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Zusammenfassung

Diese Diplomarbeit beschéftigt sich mit einigen der wichtigsten Molekiillinien in den Spek-
tren kiihler M-Zwerge. Dieser Sternentyp bildet das untere Ende der Hauptreihe und steht
an der Grenze zu den substellaren Braunen Zwergen. Verglichen mit solaren Werten sind
Leuchtkraft und Masse eines M-Zwerges deutlich kleiner und liegen etwa bei L < 0.03 L
bzw. M < 0.5 M. Die Effektivtemperatur ist mit 1500 K < Tog < 4000 K sehr niedrig,
so dass M-Zwerge auch iiber die Molekiilbanden von TiO, VO und FeH charakterisiert und
definiert werden. Wasserstoffhaltige Molekiile sind ebenfalls in den Spektren wichtig und
so sind auch die Banden der Molekiile CaH, MgH und H5O deutlich sichtbar, wobei HoO
hierbei besonders den infraroten Bereich dominiert.

Die synthetischen Spektren dieser Arbeit wurden mit dem allgemeinen Atmosphéren-
Simulationsprogramm PHOENI X modelliert. Zu Beginn der Diplomarbeit wurden neue Lini-
enlisten fiir Titaniumoxid (Ti0O), Vanadiumoxid (VO) und Calciumhydrid (CaH) von Bert-
ram Plez (2004) und eine breite Mischung weiterer Molekiile aus der Hitran Datenbank
von 2004 (u.a. HoO, OH, HO4, H2O5 and CO») in PHOENIX implementiert. Typische Pa-
rameter fiir die Simulationen waren Schwerebeschleunigungen von log(g) = 0, 2 und 5
(cgs-Einheiten), sowie Temperaturen von 2500, 3000, 3500 und 4000 Kelvin. Dabei wurde
durchgiingig eine solare Metallizitit, also Z = [H/M] = 0, angenommen.

Ein Vergleich dieser und einer weiteren HoO Molekiillinienliste mit den jeweiligen dlteren
Listen ergab fast durchgiingig eine Verbesserung der Qualitit und Quantitét der Linien. Diese
Tests wurden bei T = 2500, log(g) = 5 und Z = 0 durchgefiihrt. Des Weiteren wurden
neue EOS Daten fiir TiO getestet, die die Haufigkeit dieses Molekiils wie erwartet erhdhen.
Der Einfluss neuer verdnderter Anzahlhiufigkeiten der Photosphére wird gezeigt, kann aber
nicht bewertet werden.
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KAPITEL 1. EINLEITUNG

Kapitel 1

Einleitung

In diesem Kapitel werden zunichst einige wesentliche Grundlagen und Begriffe! erklirt.
Als Energielieferant der Strahlung eines Stern dient die Fusion leichter Elemente in seinem
Inneren. Diese Strahlung gelangt von dort aus sehr langsam iiber viele Absorptions- und
Emissionsprozesse nach aufien. (Im Fall der Sonne berechnet man z.B. etwa 100000 Jahre
bis die Energie mittels Strahlungstransport (sieche Kapitel 2) an die Oberfliche gelangt.)
Diese Verteilung im Innern ist so vollstdndig, dass sie in erster Ndherung als Schwarzkorper
modelliert werden kann.

Am Rand des Sternes, der Atmosphire, gilt diese Nidherung nicht mehr und individuelle Pro-
zesse werden wichtig. Die Atmosphire gliedert sich in vier Schichten (Photosphére, Korona,
Chromosphire, Heliosphire), wobei im folgenden immer die Photosphire gemeint sein wird,
auch wenn allgemein von einer Atmosphére gesprochen wird.

Die Sternatmosphire wird als diejenige Schicht definiert, von der aus die Strahlung den Stern
verldsst und nicht wieder absorbiert wird. Sie ist nach aulen ’sichtbar’ und ihre Struktur
damit folglich auf das Engste mit den emittierten Spektren verkniipft.

Ein Spektrum wird als Diagramm des Strahlungsflusses in Abhéngigkeit der Wellenldnge
oder der Energie dargestellt. Das Spektrum unterscheidet sich dadurch am Rand des Sternes
von einem Schwarzkorper, dass dort kein thermisches Gleichgewicht mehr herrscht und die
Strahlungsiiberginge in den Atomen nur diskrete Energien zulassen. Die Abhéngigkeit ist
derart, dass signifikante Linien (aber auch ein Kontinuum) im Spektrum Riickschliisse auf die
Art und (mittels ihrer Stirke) auch auf die Hiufigkeit der daran beteiligten Atome zulassen.
Molekiile werden erst bei den kiihleren (T'.g < 4000 K) Sternatmosphédren wichtig,
da sie vorher dissoziieren. (Die Uberginge zwischen den verschiedenen elektronischen
Zustinden fallen hiufig in den optischen (4000 A — 8000 A) oder ultravioletten Bereich
(2000 A —4000 A). Die Ubergiinge zwischen (reinen) Vibrations- bzw. Rotationsniveaus lie-
gen meistens im Infrarot (> 8000 A) oder Radiofrequenzbereich.) Wie bei den Atomen und
Ionen bestimmen auch bei den Molekiilen im Wesentlichen die Elektronen entsprechend ih-
rer Quantenzahlen die diskreten Energiezustinde, wobei hier das elektrische Feld der Atom-
kerne kein Coloumbfeld, sondern im einfachsten Fall eines zweiatomigen heteronuklearen
Molekiils AB ein Dipolfeld ist. (Mehratomige heteronukleare Molekiile wirken in Abstidnden
groB} gegen den Atomabstand ebenfalls als Dipolfeld, wihrend homonukleide Molekiile in
der Dipolniherung keine erlaubten Schwingungs-Rotations-Uberginge innerhalb desselben

'Eine Ubersicht der in dieser Diplomarbeit verwendeten englischen Begriffe und deren Abkiirzungen befindet
sich im Anhang C.
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elektronischen Zustandes besitzen).

Das besondere an Molekiilen ist, dass sich jeder elektronische Zustand infolge der Schwin-
gungen der Atomkerne im Molekiil in mehrere Vibrationsniveaus (Quantenzahl /) aufspal-
tet, welche wiederum wegen der Rotation des Molekiils in eine Serie von Rotationsniveaus
(Quantenzahl J) aufspalten (siche Kapitel 2.5). Molekiile besitzen also sogenannte ’Binder’
und nicht nur die einzelnen Linien der elektronischen Zustinde. Sie konnen so das Spektrum
in einem weiten Bereich stark beeinflussen.

Ublicherweise werden zur Modellierung kompakte Atmosphiren angenommen, also jene,
deren Dicke klein gegeniiber dem Sternradius ist, so dass die Schichtung als planparallel und
die Schwerebeschleunigung als konstant angendhert werden kann. Dies trifft fiir alle hier
betrachteten Sterne hinreichend zu. (Unsere Sonne z.B. besitzt eine Photosphére von etwa
100 km Ausdehung und einen Radius von rund 700.000 km.)

Eine solche Photosphire lédsst sich durch folgende Parameter charakterisieren:

o Effektivtemperatur
Der Strahlungsstrom, also der Energiefluss pro Zeit durch eine Einheitsflache, betrigt
nach dem Stefan-Boltzmannschen Strahlungsgesetz:
F=["Fd\= ["F,dv =0T
Rechnerisch ergibt sich fiir die Sonne T, = 5780 K bzw. F, = 6,33-107 %
(Fo = 6,33-10'° —2&; in cgs-Einheiten).

e Schwerebeschleunigung g an der Sternoberflache
9=9(R) =%
Auf der Sonne stellt sich go = 274 5 bzw. log(g) = 4,4 (in cgs-Einheiten) ein.

e Chemische Zusammensetzung der Photosphire
Die Haufigkeit der Elemente ist essentiell fiir die moglichen Reaktionen.
In dieser Diplomarbeit wurden die solaren Elementhédufigkeiten von Grevesse und No-
els (1993) (unveroffentlicht, in Jaschek und Jaschek (1995)) und zum Vergleich die
neuen (noch umstrittenen) von Asplund et al. (2005) verwendet.

Eben diese Parameter gehoren auch zu den Eingabegréfien in PHOENTIX.

1.1 Sternatmosphéren-Code PHOENIX

PHOENIX entstand aus den zusammengefiigten Scherben der dlteren Codes SNIRIS 3.0 «
von P. Hauschildt bzw. CDWARF von F. Allard. Der Name entspringt zu gleichen Teilen
der damaligen Wirkungsstitte P. Hauschildts (Phoenix, Arizona) und der mythologischen
Wiedergeburt des Phoenix aus der Asche (seiner Vorgénger).

Das Programm wurde als ein sehr allgemeines Sternenatmosphéren-Simulationsprogramm
entwickelt. Die erste Anwendung bestand in der Berechnung der Spektren von sich schnell
ausbreitenden (Super-)Novahiillen wihrend der ersten Wochen und Monate nach deren Ex-
plosion. PHOENIX wird aber ebenfalls dazu benutzt, um sowohl LTE? als auch NLTE? Mo-
dellatmosphiren fiir Zwerg- und Riesensterne innerhalb des Hertzsprung-Russel-Diagramms
(HRD) zu konstruieren. Die Anwendung erstreckt sich weiterhin auf Braune Zwerge, extra-
solare Planeten (inklusive deren Bestrahlung durch einen benachbarten Stern), heile Winde

%engl. ’local thermodynamic equilibrium’ = lokales thermodynamisches Gleichgewicht
3engl. “non-local thermodynamic equilibrium’ = nicht-lokales thermodynamisches Gleichgewicht
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von den Ausbriichen *Kataklysmischer Variablen’ (CV)* und ’Aktive Galaktische Kerne’
(AGN)’, wobei stindig neue Anwendungen / Verbesserungen wie z.B. neue Staubmodelle
oder Molekiile hinzugefiigt werden.

Das Programm nimmt eine sphérische Geometrie und einen statischen Zustand (6 /0t = 0)
des Sternes an. Fiir Supernovae wird eine homologe Ausbreitung (v(r) = vo(r/Rp)) und
fiir Novae eine konstante Massenverlustrate vorausgesetzt. Dabei wird die vorgegebene Aus-
breitungsgeschwindigkeit v als Inputparameter iibergeben (typischerweise ist dies vg ~
10* kms~! fiir Supernovae und vy ~ 103 km s~! fiir Novae). Der Dichteverlauf wird im Fall
von klassischen Novae oder Supernovae nach einem Potenzgesetz (p(r) = po(r/Rp)~"")
oder als exponentielles Dichteprofil (p(r) = poexp (ver/(voRp))) und fiir Sterne als hy-
drostatisches Gleichgewicht angesetzt. Das Programm beriicksichtigt die Umverteilung der
Energie (insbesondere das Strahlungsgleichgewicht im Lagrange Bezugssystem). Abwei-
chungen vom LTE, d.h. von der Saha-Boltzmann Gleichung fiir die Besetzung der Atomni-
veaus, sind fiir die wichtigen Elemente H, He, Li, C, N, O, S, Si, Mg, Ca, Ti, Co, Fe fiir
mehr als 3700 NLTE Niveaus und mehr als 37 000 primére NLTE Linien erlaubt. Ein lokales
thermisches Gleichgewicht fiir weitere 40 Elemente und deren lonen wird berticksichtigt,
des Weiteren ein lokales chemisches Gleichgewicht fiir bis zu ~ 230 Molekiile und einige
ihrer Ionen.

Zur numerischen Losung der Gleichungen in PHOENIX werden verschiedene Algorithmen
verwendet, wie z.B.

e 1-D Newton oder Brent Methode beziiglich des Elektronendrucks zur Lésung der
gekoppelten (generalisierten) Saha-Boltzmanngleichung fiir alle Atome (keine Mo-
lekiile)

e Multi-D Newton Methode zur Losung der gekoppelten (generalisierten) Saha-
Boltzmanngleichung und Molekiildissoziationsgleichung fiir die *grof3e’ Zustandsglei-
chung (EOS)

e Operator Splitting Methode / Approximate A-Operator Iteration (OS/ALI) fiir
die Losung der speziell relativistischen Strahlungstransportgleichung fiir alle Wel-
lenldngenpunkte

e Ratenoperator Formalismus fiir direktes Multi-Level NLTE

o modifizierte Uns6ld-Lucy Methode fiir die Losung der Energieerhaltungsgleichung im
Lagrange Bezugssystem

e Bulirsch-Stoer Methode zur Lésung von zusétzlichen gewohnlichen Differentialglei-
chungen, z.B. bei der Energiegleichung und der Berechnung des radialen Gitters

e Shooting Methode fiir die Berechnung des dufleren Radius Ryt

Diese waren aber nicht unmittelbar Gegenstand der Diplomarbeit, deswegen soll hier fiir
weitere Informationen beziiglich der numerischen Methoden in PHOENIX auf den Artikel
von Hauschildt und Baron (1999) und die darin zitierten Artikel als weitere Referenzen®
verwiesen werden.

“engl. *Cataclysmic Variables’

Sengl. > Active Galactic Nuclei’

®Eine etwas veraltete Anleitung mit kurzer Beschreibung des Programms kann auch hier gefunden werden:
http://www.hs.uni-hamburg.de/EN/For/ThA/phoenix/documents/Manual/Manual.pdf
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PHOENIX Versionen sind derzeit fiir die Betriebssysteme AIX, HPUX, Altix, Unicos,
OSF/1, Solaris, LINUX, Mac OS X und FreeBSD vertfiigbar.

1.2 Aufbau der Diplomarbeit

Wie bereits in der Einleitung erldutert wurde, sind bei kiihlen Sternen neben Atomlinienlisten
besonders Molekiillinienlisten essentiell, um Spektren korrekt zu modellieren. Bei Sternen
jenseits von M5 gilt dies vor allem fiir TiO, VO und H5O im optischen und nahem infraro-
ten Bereich (Merrill et al. (1962)). Bei niedrigeren als solaren Metallizitdten sind weiterhin
Hydride wie CaH, MgH und FeH dominierend (Schweitzer (1999)).

Die Qualitédt (Genauigkeit) und Quantitidt (Wellenldngen- bzw. Energiebereich) solcher Li-
nienlisten wurde in den letzten Jahren immer weiter verbessert, dennoch besteht weiterer
Forschungsbedarf auf diesem Gebiet. So gibt es z.B. fiir das ebenfalls wichtige Molekiil
FeH bisher nur unvollstindige theoretische Werte.

Um diesem Einfluss der Linienlisten auf ein synthetisches Spektrum Rechnung zu tra-
gen, enthdlt PHOENIX bereits diverse Atomlinienlisten (Kurucz (1993a))” und Mo-
lekiillinienlisten; u.a.

e kollisionsinduzierte Absorptionsopazititen fiir Ho, He, H, N, Ar, CH4 und CO5 (Bo-
rysow et al. (1997), Borysow und Frommhold (1986a,b,c, 1987a,b), Borysow und
Tang (1993), Samuelson et al. (1997) und Gruszka und Borysow (1997) und darin
zitierte Artikel),

e ’ab initio’ Berechungen fiir HoO und TiO Miller et al. (1994) und Schryber
et al. (1995) bzw. Partridge und Schwenke (1997); Jorgensen (1994) bzw. Schwen-
ke (1998)),

e CO (Goorvitch und Chackerian (1994a,b) und Goorvitch (1994)),
e MgH und OH (Kurucz (1993b)),

e VO und CrH (private Mitteilung von R.D. Freedman 1999),

e FeH (Phillips und Davis (1993)),

e CaH in Linienndherung (beschrieben in Tsuji (1995) und Tsuji ef al. (1996a,b) und
darin zitierte Artikel) bzw. als Linienliste (Weck et al. (2003)),

e und weitere Molekiile aus der HITRAN92 und GEISA Datenbank (Rothman et al.
(1992); Husson et al. (1992)).

Diesen wurden im Rahmen dieser Diplomarbeit umfangreichere Linienlisten fiir HoO (Bar-
ber et al. (2006), fir TiO, VO und CaH (B. Plez (2004), nach dem Schema alter Arbeiten
in Plez (1998)) und fiir 38 weitere Molekiile aus der HITRAN2004 (Rothman et al. (2005))
hinzugefiigt.

Zum Testen dieser neuen Linienlisten wurden am Anfang GAIA-Modelle mit einer Effek-
tivtemperatur von 2500, 3000, 3500 und 4000 Kelvin, einer Schwerebeschleunigung log(g)
von 0, 2 und 5 (cgs-Einheiten) und einer Metallizitit Z von O verwendet. Wie sich zeigte,

"Enthilt insgesamt iiber 4.3 - 107 atomare Uberginge.
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waren die Molekiillinien bei Tog = 2500 K und log(g) = 5 am stirksten, weswegen diese
Einstellungen vorzugsweise fiir die hier verwendeten Spektren benutzt wurden.
Im Weiteren gliedert sich die Diplomarbeit in

e cinen theoretischen Teil, welcher grundlegende Mechanismen zum Strahlungstrans-
port, zu Linienprofilen und zu Rotations-Schwingungspektren beinhaltet,

e in einen Untersuchungsteil, welcher die verwendeten Quellen auf Qualitdt und Quan-
titét iiberpriift,

e ineinen Vergleichsteil, welcher die Verbesserungen und Verschlechterungen zu élteren
Molekiillinienlisten untersucht

e und schlieBlich in einen Abschlussteil, welcher eine kurze Zusammenfassung und
einen Ausblick auf zukiinftige Arbeiten enthilt.

Im Anhang befinden sich weiterhin technische Details zur Implementation der Linienlisten
in PHOENTI X, Tabellen mit zusitzlichen Informationen iiber die Linienlisten und ein Glossar
der in dieser Diplomarbeit verwendeten englischen Begriffe.
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Kapitel 2

Theorie

Wie bereits in der Einleitung erwéhnt ist nur aus der Atmosphére abgestrahlte Energie nach
auflen sichtbar. Fiir den Transport der Energie aus dem Sterninneren in die Atmosphére sorgt
neben der elektromagnetischen Strahlung auch die Konvektion, wihrend die Warmeleitung
in den hier betrachteten Fillen nur eine untergeordnete Rolle spielt. Turbulenzen und Rota-
tion fithren wie jede andere Bewegung des Gases zu einer Dopplerverschiebung und werden
in den Linienprofilen nicht gesondert behandelt.

Im Weiteren wird lediglich kurz auf einige der wichtigsten Punkte, wie die Linienprofile,
eingegangen, da jedes Thema fiir sich allein bereits recht komplex ist. Dabei werden auch
die hydrodynamischen bzw. hydrostatischen Eigenschaften, die hauptséchlich einen Einfluss
auf die Druckverteilung der Atmosphére haben, ausgelassen.

2.1 Extinktion und Emission

Beim Durchqueren des Sternes wird die Strahlung von den Atomen bzw. Molekiilen des Ga-
ses unzédhlige Male gestreut, absorbiert und wieder emittiert. Dies geschieht so vollstindig,
dass das Spektrum der Strahlung im Inneren des Sternes als schwarzer Korper mit einer
effektiven Temperatur T o gendhert werden kann.

Hiufig werden Streuung (d/,, = o, 1,ds) und Absorption (dI,, = k,I,ds), Prozesse, die
Energie aus einem betrachteten Strahl abfiihren, als Extinktion (x, = Kk, + 0, — dI, =
Xv1yds) zusammengefasst. Die Streuung entfernt natiirlich keine Energie aus dem Strah-
lungsfeld selbst, sondern nur aus dem jeweils betrachteten Strahl, welche in einen anderen
Strahl hineingestrahlt werden kann. Dabei ist I,, die Intensitét bei Frequenz v, o, der Wir-
kungsquerschnitt der Streuung, die Photonen aus dem Strahl entlang des Weges ds heraus-
bricht, x,, der Wirkungsquerschnitt der Absorption dieser Photonen und x, wird als Opaziit
bezeichnet. Als Energie zufiihrender Prozess ist die Emission (d/, = 7,,ds) unabhéingig von
der spezifischen Intensitit! I,,. Dabei ist 77, der Wirkungsquerschnitt der Emission.

Eine frequenzunabhingige Opazitit beschreibt die *Graue Atmosphére’. Diese ist nur eine
grobe Niherung einer wirklichen Atmosphire, aber trotzdem ein guter Start der Modellie-
rung, zumal sie viel weniger Rechenzeit benotigt.

Mit der Opazitit lidsst sich die optische Tiefe 7, einfiihren, die die Zahl mittlerer freier
Wegldngen eines Photons mit der Frequenz v zur Oberfliche beschreibt. Bei der Angabe
von optischen Tiefen einer Atmosphére wird normalerweise eine optische Tiefe 74q (oder

'Die induzierte Emission hingt durchaus von I,, ab und wird daher hiufig als negative Extinktion behandelt.
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TRosseland>) gewihlt, deren Frequenz nicht allzuweit von der des Maximums des Spektrums
entfernt ist.

Wechselwirkungen, bei denen Photonen emittiert bzw. absorbiert werden, lassen sich in drei
Klassen einteilen:

bound-bound bound-free free-free
/ ///
2 /// / e = ymvi—3mié
A 4
S ’// ymv? iy A
’ / / / I}I’IDH
n=3
hv = ya—xo
n=2
-
i =
Excitation S
energy g - X2 hy = Xm”__é_,nvz
o
s |
Q
a
0

Abbildung 2.1: Mégliche elektronische Uberginge in einem Atom und dem Kontinuum (ent-
nommen dem Buch von Bohm-Vitense (1989)).

o gebunden-gebunden Uberginge (bound-bound)
Ein Linienprozess zwischen zwei gebundenen Niveaus j und ¢ im Atom, der die Ener-
gie E; ; = hv freisetzt oder aufnimmt und nur eine leichte Verschmierung dieser schar-
fen Linie im Rahmen der Unschirferelation erfahrt.

o gebunden-frei Ubergiinge (bound-free)
Ein Kontinuumsprozess bei der Ionisation eines Atoms / der Rekombination eines
Elektrons mit dem Atom, bei dem abhéngig von der Geschwindigkeit des Elektrons v
die Energie hv = Ej xont. + %mCUQ aufgenommen / frei wird.

o frei-frei Uberginge (free-free)
Ein Kontinuumsprozess, bei dem ein freies Elektronen der kinetischen Energie
%mevlz durch Streuung die kinetische Energie %mcvf erhilt und dabei die Ener-
giedifferenz hy = %me(vg2 — v12) je nach Vorzeichen aufnimmt bzw. nach auflen
abgibt.

Die Streuung setzt sich aus der Linienstreuung (kurzzeitige Absorption und Reemission
durch ein Elektron im Atom / Molekiil) und der kontinuierlichen Thomson- (Streuung an
freien Elektronen) und Rayleigh-Streuung (Streuung an gebundenen Elektronen, ohne diese
auszulosen) zusammen.

*gemittelte Absorption nach Rosseland: - = [ K qu) [ Eeqy

1
Xv
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2.1.1 Strahlungstransportgleichung

Die Theorie, die die Ausbreitung des Lichtes durch ein Medium beschreibt, ist der Strah-
lungstransport. Wie gezeigt wurde, sind Extinktion x (Streuung und Absorption) und Emis-
sion 7 verantwortlich fiir eine Anderung der Intensitiit I in einem Lichtstrahl der Frequenz v
iiber einen Weg s. Dies lisst sich in der Strahlungstransportgleichung? so formulieren

dr,
ds

=1(8) = Xu(s) - 1,,(s) 2.1

Vereinfachend ldsst sich mittels einer ’source function’* S, = 1, /X eine GroBe einfiihren,
die angibt, wieviel Intensitit einem Strahl durch Emission und hineingestrahlte Streuung
hinzugefiigt wird.

Eine ausfiihrliche Abhandlung zum Thema Strahlungstransport ist das Buch ’Stellar
Atmospheres’ von Mihalas (1970) bzw. Mihalas (1978). Ersteres soll sich mehr Zeit fiir die
Grundlagen lassen, wihrend die neuere Auflage zusétzliche Erkenntnisse auffiihrt. Ebenfalls
fiir einen schnellen Uberblick iiber das Thema geeignet ist das Skript von R.J. Rutten
(Sterrekundig Instituut Utrecht) mit dem Titel *Radiative Transfer in Stellar Atmospheres’
(2003)5.

2.1.2 Konvektion

Eine weitere Form des Energietransportes in Sternatmospiren ist die Konvektion, bei der der
Energietransfer durch Massentransport stattfindet. Unter der Annahme eines idealen Gases
in der Atmosphire ldsst sich mit dem Schwarzschild-Stabilitéts-Kriterium priifen, ob Kon-

vektion auftritt.
dinT - dInT 2.2)
dlnp /5 dlnp / ,

Dabei ist dInT die logarithmische Temperatur- und dlnp die logarithmische Druck-
verdnderung fiir Strahlungs- (R) bzw. adiabatische Zustandsdnderungen (A).

Konvektion stellt sich also dort ein, wo der Gradient des Strahlungstransportes den adiabati-
schen tibersteigt. Dies konnte z.B. durch eine hohe Opazitit oder einen hohen Strahlungsfluss
hervorgerufen werden.

Zur Behandlung dieses Transportproblems durch Konvektion wird die sogenannte mixing
length theory6 (siehe Biermann (1932)) benutzt, welche die Konvektion ndherungsweise be-
handelt. Demnach findet in konvektiven Schichten der Energietransport durch auf- und ab-
steigende turbulente, adiabatische Elemente statt. Aufsteigende Elemente geben ihre ther-
mische Energie erst nach dem Durchlaufen einer charakteristischen Weglidnge (’mixing-
length’) an die Umgebung ab. Analog nehmen absteigende Elemente erst verspitet Energie
aus dem umgebenden Medium auf. (Es ist zu beachten, dass die Wahl des Mischungsweges
willkiirlich ist.)

*PHOENIX benutzt eine kompliziertere, sphirisch symmetrische, speziell relativistische Strahlungstransport-
gleichung im mitbewegten (Langrange-) System, welche hier nicht benétigt wird.

“deu. Quellfunktion (frither einmal als ’Ergiebigkeitsfunktion’ bezeichnet)

SDerzeit im Web zu finden unter: http://www.fys.ruu.nl/rutten/education/rjr-material/rtsa/afy.pdf

Sdeu. Mischungsweg-Theorie (MLT)
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2.2 Linienprofile

Obwohl die Anderung der Energie bei Linienprozessen (im Gegensatz zu Kontinuumspro-
zessen), klassisch betrachtet, sehr scharf sein sollte, fiihrt die quantenmechanische Unschirfe
trotzdem dazu, dass der Ubergang in einem Energiebereich stattfindet. Diese * Aufweichung’
der natiirlichen Linienbreite in Abhdngigkeit der Frequenz wird mit dem natiirlichen Linien-
profil oder auch Lorentzprofil beschrieben:

v

L(v —vg) =
V=) = =

(2.3)

Dabei ist v eine libergangsabhingige Dampfungskonstante und v die Zentralfrequenz. Aber
nicht nur die natiirliche Linienbreite hat einen Einfluss auf die Frequenz, sondern auch die
thermische Bewegung des Atoms, die zu einer Dopplerverschiebung gegeniiber dem Strah-
lungsfeld fiihrt. Dieser Einfluss wird in dem Doppler- oder GauBprofil beriicksichtigt, wo-
bei die Bewegung der Atome mit einer Maxwellschen Geschwindigkeitsverteilung genédhert

wird: )
1 1 vV—1
D(v — = — - 2.4
(v —vo) NG exp <VD — V0> 2.4)

Hierbei wird der Dopplerparameter als ”DV—;”O = 2 definiert. Die Faltung von Lorentz- und
Dopplerprofil ergibt nun das sogenannte Voigtprofil, welches beide Effekte zusammenfasst:

H(v —vy) = L(v — vo) * D(v — 1) (2.5)

Anhand der Temperatur wird zur Laufzeit von PHOENIX intern entschieden, ob mit dem
deutlich rechenzeitaufwendigeren Voigt- oder dem einfacheren Dopplerprofil gerechnet
wird. Sollten Linien dicht beieinander liegen oder schwach sein, so dass ihre Fliigel keinen
nennenswerten Einfluss haben, lidsst sich mit diesem Auswahlmechanismus viel Rechenzeit
einsparen.

Damping profile

Doppler profile

'f/ Final profile

Abbildung 2.2: Die Skizze zeigt die Faltung des Lorenzprofiles (Dampening profile) und
Dopplerprofiles (Doppler profile) zum Voigtprofil (Final profile) (entnommen dem Buch von
Bohm-Vitense (1989)).
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2.3 Thermodynamische Niherungen und Zustandsgleichungen

Man unterscheidet in einem Stern grob zwei verschiedene Zustinde, nimlich lokales ther-
misches Gleichgewicht (LTE) bzw. nicht lokales thermisches Gleichgewicht (NLTE).

Vom LTE kann gesprochen werden, wenn zumindest lokal (nicht global) die Besetzungs-
oder Ionisationszahlen vollstindig durch die Stefan-Boltzmann-Gleichung anhand der ther-
modynamischen GroBen Temperatur und Dichte oder Temperatur und Druck beschrieben
werden konnen. Die restlichen Gréen konnen dann durch die ideale Gasgleichung bestimmt
werden.

Sollte dies nicht erfiillt sein, spricht man vom NLTE. Es bedeutet, dass weder global noch
lokal eine Bestimmung wie im LTE erlaubt ist.

Genaugenommen kann niemals LTE existieren, da der Stern nicht abgeschlossen ist, aber es
ist eine gute Naherung, wenn die Rate der Teilchenkollisionen viel grofler ist als die Rate
der Photonenwechselwirkungen. Diese Situation ergibt sich bei hohem Druck, da eine ho-
he Zahl an unelastischen Stoflen im Medium dazu fiihrt, dass sich Unterschiede geniigend
schnell ausgleichen und ein Gleichgewicht eintritt. Das Verhiltnis der Besetzungszahlen n
der Anregungszustinde ist im LTE wie erwihnt durch die Boltzmannformel gegeben:

ni  gi Ej
M h o (— 2 2.6
nj g P < kT> =0

Dabei sind g; und g; die statistischen Gewichte des jeweiligen Zustandes, F; die Energie-
differenz zwischen den beiden Zustidnden, k& die Boltzmannkonstante und 7" die Temperatur.
Die Boltzmanngleichung gilt nur fiir gebundene Zustinde, ldsst sich aber fiir lonisation zur
Saha-Boltzmannformel erweitern, die fiir ein Ionisationspotential E das Verhiltnis der Be-
setzungszahlen zwischen zwei beliebigen Ionisationsstufen beschreibt:

3/2
Nk+1Me Gxt1 [ 2mmekT Ey
=2 — 2.7

Nk gk ( h? > P < kT @D

Hier ist n, die Elektronendichte, h die Planck-Konstante und m, die Elektronenmasse.
Solange die Niherung des LTE giiltig ist, sind die Besetzungszahlen ohne Kenntnis des
Strahlungsfeldes bestimmt und die Kenntnis der temperaturabhiingigen Verteilungsfunktion
gentiigt. In Atmosphiren, in denen Streuung wichtig ist, herrscht NLTE, so dass Besetzungs-
zahlen und Strahlungstransport, die iiber An- und Abregeprozesse zusammenhingen, gleich-
zeitig selbstkonsistent gelost werden miissen. Ionisationsgrade und Besetzungszahlen lassen
sich iterativ iiber Ratengleichungen bestimmen, auf die hier aber nicht genauer eingegangen
soll.

PHOENIX rechnet nicht alle chemischen Elemente im NLTE, da viele nur einen zuver-
nachléssigen kleinen Einfluss auf das Spektrum haben und somit der Unterschied zwischen
LTE und NLTE nicht ins Gewicht fillt. Dies erspart aulerdem die rechenzeitaufwendige
Losung der NLTE-Ratengleichungen. Diese Elemente werden aber im LTE, also mit Beset-
zungszahlen, die der Boltzmann- und Saha-Gleichung geniigen, berechnet.

2.4 Molekiilbildung

Bei Temperaturen unter 4000 K beginnt die Bildung von Molekiilen in der Atmosphére.
Die Bildung eines Molekiils ist im einfachsten Fall durch die Gleichgewichtsreaktion
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A + B = AB fiir ein zweiatomiges Molekiil AB der Elemente A und B gegeben. Das
Umwandlungsverhiltnis wird durch das Massenwirkungsgesetz von C.M. Guldberg und
P. Waage bestimmt:

P(A)P(B)
————= = K\p(T 2.8
P(AB) as(T) (2.8)
Dabei ist K ap(7) eine Gleichgewichtskonstante, die sich dhnlich wie die Saha-Gleichung
herleiten ldsst: 32
2 pkT QAQB Ep
Kap(T) = kT - 2.9
as(T) ( 2 ) ons P\ "77 2.9

Wobei i1 = mp - mp/(ma + mp) die reduzierte Masse und Ep die Dissoziationsenergie
ist.

2.5 Molekiilphysik

Molekiile konnen im Gegensatz zu Atomen nicht nur elektronisch an- und abgeregt und be-
wegt werden, sondern auch vibrieren und rotieren. Hier wird eine Betrachtung dieser Ener-
gien vorgenommen. Wieviele Molekiile jeder Art sich bei der entsprechenden Temperatur
bilden oder dissoziieren und sonstwie zu einer Anderung der Molekiilstruktur fiihren, wird
hier nicht erldutert.

Diese vier Energien im Molekiil sind vom grofiten Energieschritt bis zum kleinsten:

o Elektronische Energie

e Vibrationsenergie

e Rotationsenergie

e Translationsenergie (kinetische)

Dabei verteilt sich die Energie gleichméaBig auf alle vier Energiearten, soweit dies die Ener-
gieschritte erlauben.

2.5.1 Elektronische Energie

Fiir die elektronischen Zustinde werden oft folgende Bezeichnungen verwendet: X steht fiir
den Grundzustand, A, B, C, ... stehen fiir die immer hoher angeregten Zustinde (kleine
Buchstaben a, b, ¢, ... kennzeichnen in der Regel Triplettzustinde). Bahnwellenfunktionen
von Elektronenzustinden mit A = 0, 1, 2, ...nennt man o, 7, 4, . ..in Analogie zur Bezeich-
nung s, p, d, ...fiir Elektronen in Atomen mit [ = 0, 1, 2, ... . Die Gesamtzustinde einer
gegebenen Elektronenkonfiguration bezeichnet man in Abhéngigkeit des Bandrehimpulses
der z-Komponente A = 0, 1, 2, ... mit den Symbolen 3, II, A, ..., wiederum in Anlehnung
an die Bezeichnungen o, 7, 4, ... bei den Einzelelektronenzustinden. Fiir diese doch auf den
ersten Blick recht komplizierte Benennung siehe auch das Buch von Haken und Wolf (1998).
Die Anzahl der Elektronen im Molekiil bestimmt den ’Fiillstand’ der Orbitale und damit
welche elektronischen Zustinde bzw. Ubergiinge zwischen verschiedenen Konstellationen
moglich sind. Dieses wird in Grafik 2.3 anhand des Kohlenwasserstoff-Radikals CH exem-
plarisch gezeigt. Ein X-A Ubergang besteht in der Anregung eines Elektrons in das néchst
hohere Orbital (siche 1. zu 3. Spalte in Abbildung 2.3). Der X-B Ubergang unterscheidet
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(2pn) 4= —  (pn) 4= 4—
(2po)” 44 (2po)’ 4=
(250)" 44 (2s0)°
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X211 aty ZA B2x

+
.'_
++
++

Abbildung 2.3: Elektronenkonfiguration in den Orbitalen in Abhidngigkeit elektronischer
Zustinde am Beispiel eines CH Radikals (entnommen dem Buch von Herzberg (1989)).

sich in diesem Fall dadurch, dass das angeregte Elektron in ein neues, noch nicht einfach
besetztes Orbital steigt, was energetisch ungiinstiger ist als das angefangene Orbital abzu-
schlieen und daher eine hohere Energie braucht (siehe 1. zu 4. Spalte in Abbildung 2.3). In
den Linienlisten wird nicht der Fall der Absorption, sondern der Emission betrachtet, so dass
die Abregung dieser Zustinde folglich als A-X, B-X etc. Ubergang bezeichnet wird.

Die elektronischen Zustéinde fiir TiO, VO und CaH sind entsprechend zu verstehen. Die un-
terschiedliche Anzahl von Elektronen macht sich selbst bei den im Periodensystem neben-
einanderliegenden Atomen Ti und V deutlich bemerkbar. Eine Ubersicht der wahrschein-
lichsten Ubergiinge dieser drei Molekiile wird im Anhang B aufgefiihrt.

Abbildung 2.4 zeigt den elektronischen A-X Ubergang und dazwischen mogliche Zweige.
Diese entsprechen in etwa der Nomenklatur, die B. Plez fiir seine Linienliste wihlt, wobei
z.B. BR; verkiirzt als R1 oder ©P5 grof} als OP12 dort bezeichnet wird (siehe auch Ta-
belle 2.1). Die Benennung der Zweige resultiert aus den Anderungen der Quantenzahlen,
wobei, wie in der Abbildung gezeigt, R die Geriistrotation, N der Gesamtdrehimpuls ohne
Spin und J der Gesamtdrehimpulsvektor ist. Aus 2V A.J ergeben sich die Buchstaben der
Zweigbenennung. Die beiden Zahlen geben jeweils die beiden Spinkomponenten des oberen
und des unteren Zustandes an.

AJ = —4 — M-Linie AJ = —1 — P-Linie AJ = +2 — S-Linie
AJ = —3 — N-Linie AJ =0 — Q-Linie AJ = 43 — T-Linie
AJ = —2 — O-Linie AJ = +1 — R-Linie AJ = +4 — U-Linie

Tabelle 2.1: Die Benennung der Zweige nach dem Wert von AJ.

Die Liste der Zweige lisst sich in beide Richtungen noch weiter fortsetzen; allerdings nimmt
die Wahrscheinlichkeit der Existenz solcher Zweige sehr schnell ab.

Eine ausfiihrliche Erklirung der hierfiir wichtigen Ubergangsmatrixelemente findet sich in
dem Buch von Demtrdder (1996).

2.5.2 Vibrationsenergie

Der einfachste Fall einer Molekiil-Schwingung ist die in einem zweiatomigen Molekiil. Han-
delt es sich um ein nicht-rotierendes Molekiil, so ist die Rotationsquantenzahl J = 0 und ein
moglicher Zentrifugalterm verschwindet. Fiir die Losung ist nun lediglich noch die Form der
potentiellen Energie E,.(R) entscheidend. Ein mit einem Wasserstoffatom verglichenes
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Abbildung 2.4: Schematische Darstellung der Zweige eines A-X Uberganges am Beispiel
des Radikals CH. Die Abstinde der Energieniveaus sind nicht mafstabsgerecht (entnommen
dem Buch von Herzberg (1989)).

schweres Atom kann als ruhend betrachtet werden. Unter der Annahme eines Parabelpoten-
tials ergibt sich dann

R 1 -
Epot(R) = ik}? (2.10)

und
FRiickstell = _VEpot =—kR .11

Klassisch entspricht dieses einem Massenpunkt m an einer Feder mit der Federkonstanten &
und der Riickstellkraft —k R, welche um die Ruhelage harmonische Schwingungen ausfiihrt
mit der Frequenz

w=k/m—k=w?m (2.12)

Fiir eine quantenmechanische Behandlung dieses Problems ergibt sich aufgrund der Null-
punktsenergie eine leicht modifizierte Losung fiir den harmonischen Oszillator. Des Weite-
ren muss fiir die Bewegung der beiden Atome gegeneinander, bei dhnlich schweren Atomen,

auch die reduzierte Masse i = ma-mp/(ma + mp) verwendet werden, so dass sich fiir die
Energiewerte

E(n) = <1/ + %) hw (2.13)
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ergibt, wobei die Frequenz nun w = +/k/p ist. Auffallend sind hierbei die dquidistanten
Energieschritte AE = hw zwischen benachbarten Energieniveaus.

AE,(R)

Re R

Abbildung 2.5: Parabel-, Morse- und reales Potential (entnommen dem Buch von Demtréder
(1996)).

Das Parabelpotential ist bereits eine gute Néherung fiir ein reales Molekiilpotential, wenn
E ot (R) in der Nihe des Minimums R = R, liegt, doch fiir hohere Energien kann es erheb-
lich abweichen (siche Abbildung 2.5). Das sieht man z.B. daran, dass das reale Potential fiir
R — oo gegen die Dissoziationsenergie E'p konvergieren muss, wihrend das Parabelpoten-
tial fiir R — oo gegen E' = oo strebt.

Ein Potential, welches besser zur Berechnung der Schwingungsenergien im Potentialverlauf
des anziehenden Teils bei R > R, geeignet ist, ist das Morsepotential

2
Epot(R) = Ep - [1 _ ema(R-Re) (2.14)

welches fiir R — oo gegen die Dissoziationsenergie E'p konvergiert und sein Minimum
Epot(Re) = 0 fiir R = R, annimmt. Der abstoende Teil des Potentials fiir R < R, wird
ungeniigend beschrieben, da E .t (R — 0) gegen £(0) < Ep konvergiert, wihrend das rea-
le Potential wegen der KernabstoBung fiir R — 0 gegen oo gehen sollte. Das Morsepotential
hat den groBen Vorzug, dass es eine exakte Losung der Schrédingergleichung erlaubt. Fiir
die Energie F'(v) der Schwingungsniveaus erhélt man

1 h2w?2 1
Eun(v) = hw <y + 5) ST <u + 5) (2.15)
Die Abstinde
AE()=E(w+1) - E(v) = hw [(1 ey 1)] (2.16)
Yo

benachbarter Schwingungsniveaus sind nicht mehr konstant wie beim harmonischen Oszilla-
tor, sondern nehmen, wie auch experimentell bestitigt, mit wachsender Schwingungszahl v
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ab. Die Frequenz w = a/2Ep /p hingt von der Dissoziationsenergie Ep ab und entspricht
der Frequenz eines klassischen Oszillators mit der Riickstellkonstanten &, = 20?2 Ep. Dabei
ist a eine Konstante, die aus der Messung von w und Ep im Morsepotential ermittelt werden
kann.

Obwohl der Abstand zwischen benachbarten Schwingungsniveaus mit zunehmender Energie
immer kleiner wird, bleibt die Dissoziationsenergie endlich. Dies bedeutet, dass es fiir alle
zweiatomigen Molekiile nur eine endliche Anzahl von Schwingungsniveaus gibt, im Gegen-
satz zur unendlichen Zahl elektronischer Zustinde des H-Atoms. Diese Abstinde werden
durch die Formel

1 Z?me* 1 zZ? Z?
L Zme 1 p e~ 13580vEs 2.17
(4meg)?  2h% n? R “n2 358 eV n? @17)

beschrieben und gehen (mit Z=1) fiir n — oo, d.h. F}, — Fjqp, gegen Null.

2.5.3 Rotationsenergie

Der einfachste Fall eines starren Rotators ist eine Hantel, bei der die beiden Kerne mit
den Massen ma und mp im festen Abstand a um eine senkrecht zur Verbindungslinie
durch ihren gemeinsamen Schwerpunkt verlaufende Achse rotieren. Hier ergibt sich fiir das
Tragheitsmoment

I = pa? =128 2 (2.18)
ma +mp
und die Rotationsenergie
h2
Eroy = &T—QIJ(J +1) (2.19)

wobei J = 0, 1, 2, ... die Rotationsquantenzahl ist.

Das Auftreten von u = mamp/(ma + mg), der reduzierten Masse, in I bzw. ERey, zeigt,
dass die verschiedenen Isotope der Elemente in den Molekiilspektren durchaus erkennbar
unterschiedliche Energieniveaus haben. So ergibt sich z. B. zwischen den Linien von '2C 60
und C 160 (in Gleichungen 2.18 und 2.19 eingesetzt) eine reduzierte Masse von 6.86 bzw.
7.17 und damit eine Energie- bzw. Frequenzverschiebung von einem Faktor 1.046!

Im Vergleich dazu sind die Isotopeneffekte bei atomaren Linien wesentlich kleiner, da hier
die reduzierte Masse zur Hauptsache durch die gegeniiber den Kernmassen wesentlich ge-
ringere Elektronenmasse m, bestimmt wird. Hier lassen sich die Isotopenlinien nur bei den
leichtesten Atomen (wie z.B. 'H/?D oder 5Li/"Li) voneinander trennen.

Die Abbildung 2.6 zeigt das Verhiltnis der Rotationsenergien zueinander, wobei es sich
bei den Energieschritten um ein Vielfaches der Rotationskonstanten B = h/(872cI) han-
delt. Es ergibt sich aus der Betrachtung des harmonischen Oszillators die Auswahlregel
Av = +1, wobei im anharmonischen Potential (z.B. Morse-Potential) mit wesentlich ge-
ringerer Wahrscheinlichkeit auch die Uberginge Av = =+2,3,4,... moglich sind, deren
Intensitidt mit wachsenden Werten von Av stark abnehmen. Ferner ergibt sich aus dem Dre-
himpuls des absorbierten bzw. emittierten Photons AJ = +1. Alle Rotationslinien eines
Schwingungsiiberganges bilden eine sogenannte Schwingungsbande.

Die Bezeichnung der Zweige entspricht der Anderung A.J in der Rotationsquantenzahl (sie-
he Abbildung 2.4 oder Tabelle 2.1 im vorangegangenen Unterkapitel 2.5.1).
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Abbildung 2.6: Die Zweige zwischen Ubergingen verschiedener Energieniveaus eines star-
ren Rotators (entnommen einer Praktikumsbeschreibung der Universitit Heidelberg).

@ weig Frequenz

2.5.4 Translationsenergie

Ein Molekiil wird durch Strahlung oder St6fe in Bewegung versetzt, wobei es aufgrund sei-
ner drei translatorischen Freiheitsgrade im Mittel die kinetische Energie F;, = %kT auf-
nimmt. Diese resultiert in einer Geschwindigkeit v des Molekiils mit der Masse M (Schwer-
punkt) und lésst sich bekanntermallen als Fy;, = %M v? schreiben.

Da es sich bei einer Sternatmosphédre um ein heiles Gas aus vielen Teilchen handelt, gilt
die Maxwellsche Geschwindigkeitsverteilung, wenn wir uns fiir den absoluten Wert der Ge-
schwindigkeit des Molekiils interessieren.

3 2
Foll7]) = dmv? fo(7) = 4 (%) 2 0% exp (‘%) dv (2.20)

Wie die Abbildung 2.7 zeigt, ist diese Verteilung asymetrisch, so dass der Maximalwert bei

5= 2T 2.21)
m
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Abbildung 2.7: Maxwell-Boltzmann-Verteilung

liegt und diese wahrscheinlichste Geschwindigkeit nicht identisch mit der mittleren Ge-

schwindigkeit
> 8 kT
<U>E/ dvoufo(|d]) = \/i\/— (2.22)
0 ™ m

oder der Wurzel aus dem mittleren Geschwindigkeitsquadrat’ ist
—s— 3kT
Urms = V< v2 > = 7 (223)

Durch diese Bewegung verschmieren die Linien energetisch (siehe auch 'Dopplerprofil’ im
Unterkapitel 2.2).

“engl. root mean squared velocity (r.m.s. velocity)
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Kapitel 3

Neue Linienlisten in PHOENIX

Seit 2004 gibt es aktualisierte Molekiillinienlisten von B. Plez (nach dem Schema alter Ar-
beiten, siehe auch Plez (1998)") fiir TiO, VO und CaH, die im Rahmen dieser Diplomarbeit
in PHOENTIX implementiert und untersucht wurden. Es gibt lediglich kleine Unterschiede in
der Sortierung bzw. dem Format dieser Molekiillinienlisten untereinander.

3.1 Struktur der Linienlisten von Plez

Isotopolog | # Linien || Isotopolog | 1 Linien Isotopolog f Linien
4660 | 2154865 || “Ti0O | 2032568 || CaH (A-X) | 21263
TTi60 | 2127639 || SOTi0O | 2032798 || “°CaH (B-X) | 10528
47160 | 3021990 || S'VI6O | 3171552

Tabelle 3.1: Anzahl der Linien in den Dateien der Isofopologe

Die Tabelle 3.1 zeigt die von Plez gelieferten Linienlisten und deren Linienanzahl. Das
Titanium spaltet sich in fiinf Isotope auf, wihrend die anderen beiden nur mit ihrem je-
weils hiufigsten Isotop angegeben sind, ndmlich mit °'V (99.750 %) bzw. 4°Ca (96.941 %)
(Plez, private Mitteilung). Die CaH Linienliste unterteilt sich aber in zwei Dateien (’line-
list CaH_A-X.dat’ bzw. ’linelist_CaH_B-X.dat’), die jeweils alle elektronischen A-X bzw.
B-X Uberginge” enthalten.

Alle Dateien sind in einem sehr dhnlichen ASCII Format gespeichert®, wobei typische Lini-
en der Molekiile (inklusive der Leerzeichen) folgendermalien aussehen:

TiO 15 03 026 + RI1 0.1145E-04 27986.898 0.416 A
vO 12 01 016 + RI1 .2900E-05 25938.635 .140 C

CaH 05 00 008 + R2 .1557E-06 21623.625 .047 B

"Plez baut auf den "ab initio’ Berechnungen elektronischer Uberginge von Langhoff (1997) auf, siche auch
Dobrodey (2001) fiir weitere Details und Korrekturen gegeniiber Langhoff.

Zengl. transition id

3Fortran Notation: (a3,x,i2,x,i2,x,i3,x,al,x,a4,x,x,e10.2,x,x,f9.3,x,x,{5.3,x,a) fiir TiO und CaH bzw.
(a2,x,x,i2,...) fiir VO
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Die Reihenfolge dieser Eintriige reprisentiert: Molekiilname, v p, Viow, Jiow, +> Zweig,
gf-Wert, Wellenzahl, Anregung und elektronischer Ubergang. Dabei sind:

® vy, und vy, die Vibrationsquantenzahlen des oberen bzw. unteren Zustandes,

Jiow ist die Rotationsquantenzahl des unteren Zustandes,

das ’+’ ist eine Positionsmarkierung und hat keine physikalische Bedeutung,

die Zweige beschreiben die Anderungen der Rotationsquantenzahl (fiir eine Auflistung
aller Zweige und deren Anzahl siehe die Tabellen B.2, B.4 und B.6 im Anhang B),

der gf-Wert ist ein MabB fiir die Stirke der Linie,

die Wellenzahl der Linie ist in cm ™! angegeben,

die Molekiilanregung in eV

und der elektronische Ubergang beschreibt die Art des Elektroneniibergangs (fiir die
vorkommenden Ubergange und deren Anzahl von TiO und VO siehe Tabelle B.3 bzw.
B.5 im Anhang B, fiir CaH ist A-X als 1 und B-X als 2 codiert).

Molekiil Wellenzahl gf-Wert Anre | vy 2 Jq
min max min max max | max | max | max
464160 4091. | 27987. | 3.550-107% | 6.559 | 4.461 | 15 | 15 | 200
4771160 4106. | 27954. | 3.463-107% | 5.985 | 4.445 | 15 | 15 | 200
484160 2844. | 28940. | 3.454-107% | 60.510 | 4.496 | 15 | 15 | 200
4971160 4427. | 27828. | 3.456-107% | 4.509 | 4.329 | 15 | 15 | 200
503160 4439. | 27803. | 3.565-107% | 4.427 | 4.316 | 15 | 15 | 200
Sly16Q 3767. | 25939. | 1.032-10~1 | 5422 | 4.061 | 15 | 15 | 198
0CaH(A-X) | 8389. | 20651. | 2.486-102 | 16.540 | 1.673 | 5 5 50
OCaH(B-X) | 9809. | 21624. | 1.288-10712 | 5.463 | 1.673| 5 5 50

Tabelle 3.2: Minimale und maximale Eintrége in den Linienlisten von Plez.

Die Tabelle 3.2 zeigt die niedrigsten und hochsten verwendeten Werte einer jeden Linienlis-
te von Plez fiir die Molekiile in den jeweiligen Spalten. Die Spalte Molekiil gibt neben dem
Isotopolog im Falle von CaH auch den elektronischen Ubergang an. Fiir die Wellenzahl und
den gf-Wert steht jeweils der minimale (min) bzw. maximale (max) Wert in cm ! in der Ta-
belle. Ferner ist die maximale Anregung (Anre) des unteren Niveaus, die hochste Vibrations-
quantenzahl des oberen (u fiir upper) Niveaus v, bzw. unteren (1 fiir lower) Niveaus v; und
die hochste Rotationsquantenzahl .J) des unteren Niveaus angegeben. Zu beriicksichtigen ist
hierbei, dass die gf-Werte des TiO von Plez bereits mit der solaren Hiufigkeit multipliziert®
wurden (Plez, private Mitteilung, er verwendet Anders und Grevesse (1989); siche Tabelle
3.3). Daher scheint besonders der maximale gf-Wert gf, von *8TiO im Vergleich zu den an-
deren TiO Isotopologen sehr stark. Bei einer Héufigkeit von 1 liegen aber alle Isotopologe

“engl. branch ratio
SDieser Rechenschritt wurde bei der Implementierung dieser Linienliste riickgéngig gemacht, da PHOENTX
seine eigenen Haufigkeiten benutzt.
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bei knapp 82 cm~!. Die Tabelle fiihrt fiir Anre iy, Vyu,mins Umin UNd J1 min keine eigenen
Werte auf, da diese bei allen Eintrigen exakt Null sind.

TiO Isotop ®1i T BT OTi T
Solare Hiufigkeit der Photosphdre | 0.08 0.073 0.738 0.055 0.054

Tabelle 3.3: Die Haufigkeit der TiO Isotope nach Anders und Grevesse (1989).

Es wurden bei der Uberpriifung der Linienlisten von Plez keine physikalisch unerklirlichen
Werte, wie unvollstindige Zeilen (z.B. leere Eintrige), Werte auflerhalb sinnvoller Grofien
(z.B. negative Wellenzahlen), einzigartige Eintriige (z.B. einmalige Ubergiinge oder Zweige)
oder doppelte Linien (komplett identische Reihen) gefunden. Das ldsst vermuten, dass die
Listen bereits gefiltert wurden.

3.2 Struktur der HITRAN Datenbank

Die HITRAN (High Resolution Transmission) Molekiilspektroskopie-Datenbank 2004 stellt
derzeit Linienlisten fiir 39 Molekiile bereit (eigentlich nur 38, denn O ist ein einzelnes Atom).
Das JavaHAWKS Manual® bietet eine ausfiihrlichere Anleitung zur Nutzung der HITRAN
Datenbank und deren Besonderheiten. Auflerdem enthilt der Artikel von Rothman et al.
(2005)7 Informationen iiber den Ursprung der einzelnen Linienlisten.

Die Datenbank enthilt sowohl Isotopologe, also gleiche Molekiile mit unterschiedlicher
Isotopen-Zusammensetzung wie z.B. 160'2C160 und 60!3C'0, als auch Isotopome-
re, gleiche Molekiile mit gleichen Isotopen, aber mit einer anderen Anordung wie z.B.
160160180 und 160180160.

Alle 38 Linienlisten der Molekiile sind in PHOENIX implementiert worden, wobei die Sor-
tierung der verfiigbaren Isotopologen und Isotopomeren iibernommen wurde, um sie einzeln
auswihlen zu konnen. Eine Aufstellung der Molekiile findet sich in Tabelle 3.5. Dort gibt
es keine HITRAN Nummer 34, da es sich hierbei um das O-Atom handelt, welches mit den
Atomlinienlisten von Kurucz abgedeckt wird und daher nicht verwendet wurde.

Das neue HITRAN 2004 Format benutzt 160 Byte pro Linie. Eine typische Linie (inklusive
der Leerzeichen zwischen den Hochkommata) sieht folgendermallen aus:

351 763.641040 6.167E-23 1.293E+00.1400.8000 528.15070.500.000000 V4+V9
V9 74 11 63 75 11 64 000000 1 1 1 0 0 O 1788.0 1812.0"

Das Format ist sehr eng geschrieben, sodass einige Zahlen wie eine einzige aussehen (z.B.
528.15070.500.000000) und Punkte sind nicht immer ausreichend, um die Trennung zu er-
kennen. (Siehe Tabelle 3.4 fiir eine Auflistung der Bedeutung der Zahlen und ihres Forma-
tes.) Die obige Zahl zerlegt sich z.B. mit der Formatierung f10.4, f4.2, £8.6 in die Zahlen
528.1507, 0.50 und 0.000000 , wobei vor der ersten Zahl noch zwei Leerzeichen stehen.
Die HITRAN Datenbank enthilt deutlich mehr Informationen als in PHOENIX derzeit
verwendet werden. Leider ldsst sich z.B. die Druckverbreiterung der Linien im jetzigen
Linienlisten-Format von PHOENIX (siche Anhang A) nicht speichern. Dies wire sinnvoll,
um die gemessenen Druckverbreiterungen spiter mit denen vom Programm berechneten
Werten zu vergleichen.
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Symbol | Typ | physikalische Bedeutung
M i2 Molekiilnummer
1 il Isotopologennummer (1=am haufigsten, 2= am zweit ... etc.)
v f12.6 | Wellenzahl [cm™!]
S e10.3 | Intensitit [cm ! /(Molekiile * cm~2)] bei 296 K
A f5.4 | Einstein-A Koeffizient
Yair 5.4 | Luft-verbreiterte Halbbreite (HWHM) [cm /atm] bei 296 K
Yself 5.4 | Selbst-verbreiterte Halbbreite (HWHM) [cm ™! /atm] bei 296 K

E” f10.4 | Anregungsenergie des unteren Niveaus [cm ']
n f4.2 | Koeffizient der Temperaturabhiingigkeit der luftverbreiterten
Halbbreite (HWHM)
Oair f8.6 | Luft-verbreiterte Druckverschiebung des Linieniibergangs

[cm ™! /atm] bei 296 K
v/, v"” | 2al5 | Globale Quanten des oberen/unteren Niveaus
q,q 2al5 | Lokale Quanten des oberen/unteren Niveaus

ierr 6il Indices fiir Unsicherheit in der Wellenzahl, der Intensitit, der luft-
und selbstverbreiterten Halbbreiten (HWHM), der Temperatur-
abhingigkeit und der Druckverschiebung
iref 6i2 | Indices fiir die Tabelle der Referenzen entsprechend der Wellenzahl,
der Intensitét, der luft- und selbstverbreiterten Halbbreiten
(HWHM), der Temperaturabhiingigkeit und Druckverschiebung
* al Flagge (x) fiir Linien, berechnet mit line-coupling Algorithmus

g, g" | 2f7.1 | Statistisches Gewicht des oberen/unteren Niveaus

Tabelle 3.4: 160 Byte Formartierung der Linien in der HITRAN Datenbank (Auszug aus dem
JavaHAWKS Manual der HITRAN2004 Datenbank).

Vor der Implementierung in PHOENIX wurden die Linieninformationen in der HITRAN Da-
tenbank auf Unvollstandigkeit bzw. physikalisch unmogliche Eintrige gepriift. In Tabelle 3.5
wird das Verhiltnis der Gesamtzahl der Linien zu den unvollstindigen® (unv) gezeigt. Viele
dieser unvollstindigen Linien besitzen eine *-1° Flagge fiir die Energie des unteren Niveaus
E”. Sie konnten bei 296 K zwar gemessen werden, aber da ihre Ubergiinge und damit die
Energie des unteren Niveaus unbekannt sind, kann die Intensitdt zu anderen Temperaturen
nicht extrapoliert werden kann (L. Rothman, private Mitteilung). Ferner ist in der Tabelle die
Zahl der identischen (id) (doppelten Linien) und dhnlichen (éhn) (identisch in bezug auf die
von PHOENIX verwendeten Eintrdge, die nur einen Teil der 160 Byte Linieninformationen
ausmachen) Linien angegeben. Ahnliche Linien werden iibernommen und addieren ihre Li-
nienstidrken zur Laufzeit des Programmes auf. Dieser Schritt wurde nicht vorher gemacht, da
unter Umstdnden ohnehin einige dicht beieinander liegenden Linien aufeinander abgebildet
werden (siehe zur Struktur der Linien in PHOENIX den Anhang A). Die Betrachtung der ex-
tremalen Werte in den Dateien beginnt mit der minimalen und maximalen Wellenzahl. Zum
besseren Verstindnis ist diese auBerdem in die kleinste Wellenlinge [ A] umgerechnet, um
den Anfang der Molekiillinien anzugeben. Es ist aber keine maximale Wellenlidnge angege-

8 Java Hitran Atmospheric WorkStation Manual: http://www.cfa.harvard.edu/HITRAN/docs.html
"Rothman ef al. (2005): http://www.cfa.harvard.edu/atmosphere/publications/HITRAN2004.pdf
8Damit ist gemeint, dass mindestens eine fiir PHOENTX benétigte Linieninformation nicht vorhanden ist.
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Molekiil | HITRAN | Linien unv | id | dhn V_ vy > Amin
Nummer # # # # [ecm~!] | [em™] [A]
H>O 01| 63196 | 3763 | 1 130 | 0.00700 | 25224. | 3964.3
COq 02 | 62913 00 180 | 0.73637 | 12784. | 7822.2
O3 03 | 311481 0| 0] 17601 | 0.02630 | 4060.8 | 24625.
N>O 04 | 47835 00 10 | 0.83802 | 7796.6 | 12826.
CcO 05 4477 00 0| 3.4625 | 8464.9 | 11813.
CH4 06 | 251440 | 43529 | 1 2 | 0.01006 | 6106.3 | 16376.
(0D 07 6428 00 0| 1..1076 | 15927. | 6278.6
NO 08 | 102280 00 0| 3..107° | 9273.2 | 10783.
SO- 09 | 38853 00 0| 0.01739 | 4092.9 | 24432.
NOo 10 | 104223 410 0 | 0.49800 | 3074.2 | 32529.
NH3 11| 29084 | 1723 | 2 2 | 0.05821 | 5294.5 | 18887.
HNO;3 12 | 271166 0| 0] 34514 | 0.01192 | 1770.0 | 56487.
OH 13 | 42373 00 0 | 0.00297 | 19268. | 5190.0
HF 14 107 00 0| 41.111 | 11536. | 8668.8
HCl 15 613 00 0| 20.240 | 13458. | 7430.6
HBr 16 1293 00 0| 16.232 | 9758.3 | 10247.
HI 17 806 00 0| 12.509 | 8487.3 | 11782.
Cl1O0 18 7230 00 0 | 0.01461 | 1207.6 | 82806.
0CS 19 | 19920 00 12 | 0.38059 | 4118.0 | 24283.
H,CO 20 2702 01 203 | 3.-1076 | 2998.5 | 33349.
HOCI 21 | 16276 0| 0| 2534 | 1.0808 | 3799.7 | 26318.
Ny 22 120 0|0 0| 1992.6 | 2625.5 | 38088.
HCN 23 4253 00 0 | 0.01498 | 3423.9 | 29206.
CH3Cl 24 | 31119 00 10 | 0.87275 | 3172.9 | 31516.
H509 25 | 100781 00 0| 0.04311 | 1499.5 | 66689.
CyHs 26 3517 0] 0 0| 604.77 | 6685.3 | 14958.
CoHg 27 4749 | 4328 | 0 0| 2975.3 | 2977.9 | 33580.
PH3 28 | 11790 | 2011 | O 351 | 770.88 | 2471.7 | 40458.
COF, 29 | 70601 00 0| 725.01 | 2001.3 | 49966.
SFg 30 | 22901 0] 0| 1344 | 929.98 | 963.97 | 103737.
H>S 31| 20788 00 0| 29853 | 4256.5 | 23493.
HCOOH 32 | 24808 0| 0| 5854 | 10.018 | 1234.7 | 80992.
HO5 33 | 38804 2| 0] 5931 | 0.1728 | 3675.8 | 27204.
CIONO9 35 | 32199 0| 0] 11617 | 763.64 | 797.74 | 125354.
NO™ 36 1206 00 0| 1634.8 | 2530.5 | 39518.
HOBr 37 4358 010 745 | 0.1548 | 315.91 | 316548.
CoHy 38 | 12978 | 1393 | O 244 | 701.20 | 3242.2 | 30843.
CH30H 39 | 19899 122 | 4 455 | 0.01927 | 1407.2 | 71062.

Tabelle 3.5: Anzahl der Linien in den Listen und Extrema-Betrachtung. Weiter in Tabelle
3.6.

ben, da, bis auf NoO (M\pax < 50.185 A) und CoHg Mmax < 33.610 A), alle Molekiile
Linien bis jenseits der betrachteten 60.000 A Grenze besitzen. Die Extrema-Betrachtung
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wird in Tabelle 3.6 fortgesetzt.

Molekiil | ¢'— | ¢+ |¢"- | ¢"+ |is| E"_ E", A_ Ay
[em™1] | [em™!] [s71] [s71]

H,O 1| 756 1| 684 ] 6 0. | 5713. | 2.071-10~™ | 1035000.
CO, 1| 1908 111884 | 8 0. | 4791. | 6.871-1071° 809.5
O5 1| 726 1| 7141 5 0. | 3214. | 1.342-10713 26.77
N,O 6 | 7614 6 | 7506 | 5 0. | 4049. | 1.700-10~99 411.2
CcO 1] 1452 11428 | 6 0. | 9034. | 3.155-10798 66.49
CHy4 2| 610 2| 590 | 3 0. | 4487. | 8.343.10~%0 129.4
0, 1| 438 311314 | 3 0. | 5368. | 3.256-1073° 0.098
NO 8 | 3000 813024 | 3 0. | 36399. | 1.942-10~% 23.74
SO, 1| 163 1| 165 | 2 0. | 2984. | 3.974-10~13 46.82
NO, 2| 182 2] 180 | 1 0. | 3308. | 1.108-10~10 304.1
NH; 4| 540 4| 540 | 2| 0.379 | 5791. | 4.991-10~20 1072.
HNO3 6 | 1146 6| 1146 | 1 0. | 2400. | 1.734-10~12 127.3
OH 4| 1736 41 7201 3 0. | 31067. | 2.175-10~18 147.2
HF 4| 132 41 124 | 1 0. | 4814. | 2.401-10792 339.
HCI 41 360 4| 344 | 2 0. | 4712. | 1.542.107% 70.59
HBr 4| 408 41 392 2 0. | 4888. | 8.160-10796 12.93
HI 4| 636 41 612 1 0. | 4124. | 9.499-107%9 1.009
Cl10 4 | 1408 4| 1408 | 2 0. | 4466. | 1.055-10"13 | 6.0-1072
0CSs 1] 756 1] 74815 0. | 2792. | 3.604-107%9 371.1
H,CO 3| 366 1| 366 3 0. | 2363. | 7.882:107%* 5077.
HOCI 8| 984 8| 968 | 2 0. | 1993. | 2.130-107°7 35.74
N, 6| 510 6| 486 | 1 0. | 3247. | 4.780-10799 | 2.7.1078
HCN 2 | 1260 411236 | 3 0. | 5358. | 4.585.10712 82.41
CH;Cl 4| 1840 411840 | 2 0. | 2861. | 2.825.10799 83.42
H509 1] 297 1] 297 | 1 0. | 3171.|2.791-10~!2 75.24
CoH, 1| 824 1] 808 | 2 0. | 3730. | 3.662-10794 78.12
CoHg 60 | 2424 | 100 | 2424 | 1| 12.010 | 1991. | 0.805-10100 38.63
PH; 41 360 41 360 | 1 0. | 2221.|9.642.10798 75.26
COF, 1| 543 1| 549 | 1 0. | 1943. | 3.310-10793 145.2
SFg 6 | 2010 212030 | 1 0. | 937.6 | 1.070-10792 44.56
H,S 1| 588 1| 564 | 3 0. | 3499. | 1.583-107% 17.66
HCOOH | 4| 564 41 564 | 1 0. | 2444. | 1.031-10797 15.56
HO, 1] 104 1] 104 1 0. | 2473. | 4.002-10~10 12.90
CIONO, | 36 | 1788 | 60 | 1812 | 2| 0.490 | 1218. | 8.111-10793 4.312
NO* 3| 609 3] 6031 0. | 29932. | 2.401-107% 46.55
HOBr 24 | 1128 81128 | 2 0. | 1725.|6.021-10~10 7.507
CoHy 71 567 3| 567 2 0. | 1603. | 6.465-10793 330.1
CH;0H 2| 142 2| 142 |1 0. | 2332.|1.120-10~16 3829.

Tabelle 3.6: Weiterfiihrung der Extrema-Betrachtung aus Tabelle 3.5.

Die Tabelle 3.6 enthilt wiederum das Molekiil in der 1. Spalte, um die entsprechenden Rei-
hen in den anderen Tabellen zu referenzieren. Die Extrema sind in der Reihenfolge von links
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nach rechts das kleinste bzw. groBte statistischen Gewicht des oberen (¢’ bzw. ¢’1) und
unteren Niveaus (¢” _ bzw. ¢” ), die Anzahl der Isotopologen des Molekiils (is), die nied-
rigste und hochste Anregungsenergie [cm '] des unteren Niveaus (E”_ bzw. E” ) und die
niedrigsten bzw. hochsten Einstein-A Koeffizient (A_ bzw. A, ) [s™].

Da sich in den Tabellen 3.5 und 3.6 nicht erkennen lidsst, wie die Extrema mit
den unvollstindigen Linien aussehen wiirden (also welche weiteren Linien noch ge-
messen, aber nicht bestimmt werden konnten), sind hier kurz die auffilligsten Un-
terschiede der Minima und Maxima Untersuchung der Dateien mit unvollstindigen
Linien (HITRAN Nummer 01 (H;O) mit ~ 6 % unvollstindigen Linien der Ge-
samtzahl, 06 (CHy) ~ 17 %, 10 (NO3) =~ 0.004 %, 11 (NH3) ~ 6 %, 27 (C2Hg) ~ 91 %,
28 (PH3) ~ 17 %, 33 (HO3) =~ 0.0005 %, 38 (CoHy) ~ 11 % und 39 (CH30H) = 0.6 %)
aufgefiihrt:

e 9 von 38 Files enthalten unvollstdndige Linien, die zum Teil fiir Extrema verantwort-
lich sind.

e Die groBte Wellenzahl in Datei 06 ist vy = 9199.3 cm ™! (anstatt v, = 6106.3 cm™1).

e Die kleinste Wellenzahl in Datei 27 ist v_ = 720.50 cm™' (anstatt v_ =
2975.3 cm ).

e Die hochste Anregungsenergie des unteren Niveaus in Datei 27 ist B, = 4831 cm™!
(anstatt £”, = 1991 cm ™).

Alle anderen Dateien mit unvollstindigen Linien erfahren keine oder nur minimale
Anderungen in ihren Extrema, weswegen sie hier nicht aufgefiihrt werden.

3.2.1 Berechnung des gf-Wertes

In der HITRAN Datenbank gibt es keine gf-Werte wie bei Plez, sondern nur den damit ver-
wandten Einstein- A-Wert, die statistischen Gewichte und die Wellenzahl.

Nach Baschek und Scholz (1982) steht der Wirkungsquerschnitt &;; zu den Einstein Koeffi-
zienten Bjj, Bji und Aj; und der (Absorptions-) Oszillator Stirke f;; in folgender Relation:

hvy me?
6~ —Bj; = i 3.1
o Ay mecflj (3.1
und 5 5
2hvg 2hvg gi
wobei hvy = hviy = |Ej — Ej|. Der Index j steht fiir das hohere Niveau und i fiir das

untere Niveau. In der HITRAN Notation entspricht also g; dem statistischen Gewicht des
hoheren Niveaus ¢’ und g; dem des unteren g”. Weiterhin ist v die beobachtete Frequenz,
h die Planckkonstante, e die Elementarladung des Elektrons, m. dessen Masse und c die
Lichtgeschwindigkeit.

Es ist zu beachten, dass andere Definitionen fiir B;; und Bj; in der Literatur weit verbreitet
sind.

Das Losen der Gleichungen 3.1 und 3.2 nach g; fij(Aji, vo) fiihrt zu der Abhéngigkeit:

Sme 1
gifij = g; Sre? Ajiy_oz (3.3)
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Dies lésst sich mittels fA = 1o\ = ¢ < 1y = ¢/A bzw. A = 1/v und dem Einsetzen aller
bekannten Konstanten zur gewiinschten Gleichung umformen (Unséld und Baschek (1999)):

1 1

"fF—=g A-1,499.-10"28 =
9f=g ; m?] 2

(3.4)

dabei ist ¢’ das statistische Gewicht des oberen Zustandes [einheitenlos], A der Einstein-A-
Wert [s~'] und v [cm~!] die Wellenzahl, die in der HITRAN Datenbank verfiigbar ist.
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Kapitel 4

Vergleich der Linienlisten

Im Folgenden sind die einzelnen Spektren nur mit den Linienlisten des jeweils genannten
Molekiils berechnet. Alle anderen Molekiil- sowie die Atomlinienlisten werden fiir die Be-
rechnung vernachlassigt. Dies fiihrt zwar zu unphysikalischen Spektren, gibt aber eine gute
Ubersicht iiber den Beitrag des einzelnen Molekiils zum Spektrum.

In diesem Kapitel soll der Einfluss der neuen Linienlisten auf die mit PHOENI X berechneten
Spektren und die Unterschiede zu élteren Listen ermittelt werden. Das Hauptaugenmerk liegt
dabei zunidchst auf den drei Linienlisten von B. Plez, die mit

e der TiO Linienliste von Schwenke (1998)' (Ames)? in Unterkapitel 4.1,
e der VO Linienliste von R. Freedman (unveréffentlicht, Ames)? in Unterkapitel 4.2
e bzw. der CaH Linienliste von Weck et al. (2003)* in Unterkapitel 4.3

verglichen werden.

Eine Auswahl der Molekiile aus der HITRAN Datenbank wird in Unterkapitel 4.4 kurz be-
handelt und die Gesamtheit aller HITRAN Molekiile der Version von 1992° mit der von 2004
verglichen.

Die neue HoO Linienliste von Barber et al. (2006), welche PHOENIX freundlicherweise
bereits vor der Veroffentlichung zur Verfiigung gestellt wurde, wird in Unterkapitel 4.5 mit
der von Partridge und Schwenke (1997) verglichen.

In Kapitel 5 wird der Einfluss der vorgegebenen photosphirischen Hiufigkeiten auf das
Spektrum anhand der neuen von Asplund et al. (2005) untersucht und mit den bisher be-
nutzten alten Haufigkeiten von Grevesse und Noels (1995) (unveroftentlicht, in Jaschek und
Jaschek (1995)) verglichen.

4.1 TiO Linienliste

Wihrend der Implementation der neuen TiO Linienliste von Plez in PHOENIX fand sich ein
Fehler in der Molmasse von **Ti'60. Die Molmasse war auf 63.0429 u gesetzt, aber nach

'Tn PHOENTX implementiert von P.H. Hauschildt im September 1998.
“NASA Ames Research Center

3Ebenfalls von P.H. Hauschildt im November 1999 implementiert.
*Von A. Schweizer im Mai 2002 in PHOENIX implementiert.
Ebenfalls von A. Schweizer im Oktober 1994 implementiert.
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den Isotopengewichten des *National Institute of Standards and Technology’ (NIST)®, das
als Referenz Emsley (1995) nennt, ergibt sich eine Masse von *Ti 4 160 = 47.947947 u +
15.994915 u = 63.942862 u ~ 63.9429 u. Der Fehler lag eindeutig in PHOENIX, denn
der Abstand von *¥Ti'60 zu 4"Ti'%0 und *°Ti'®O betrug ~ 0.1 u bzw. ~ 1.9 u und nicht
jeweils ~ 1 u.

Wenn man sich den Unterschied zwischen den Zahlen ansieht, fillt auf, dass in der dritten
Ziffer eine 0 anstatt einer 9 steht. Da diese Zahlen auf der Tastatur unmittelbar nebeneinan-
der liegen, handelt es sich vermutlich um einen Tippfehler. Im ersten Moment scheint der
Fehler nicht ganz unwichtig zu sein, denn schlieBlich ist *Ti das hiufigste Titanium Isotop
mit beinahe 74 % (siehe Tabelle 3.3) und der Unterschied der Masse betriigt immerhin knapp
1.5 %. Trotzdem konnte bei Testrechnungen mit der alten Linienliste von Schwenke und kor-
rigierter Molmasse kein signifikanter Einfluss auf die Spektren im Vergleich zu Rechnungen
mit fehlerhafter Molmasse festgestellt werden.
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Abbildung 4.1: Das reine TiO Spektrum von Schwenke (Mitte) im Vergleich zu dem von
Plez (unten) bei T = 2500 K und log(g) = 5.0 und der Quotient (oben) aus beiden.

Abbildung 4.1 zeigt die reinen TiO Spektren von Schwenke (Mitte) und Plez (unten) bei
Teg = 2500 K, log(g) = 5.0 und Z = 0. Dariiber ist zum besseren Vergleich der Quoti-
ent (oben) der beiden Spektren gezeigt. Der Wellenlingenbereich von 4000 A bis 14500 A
entspricht den verfiigbaren Linien der beiden Quellen.

Eine klare Struktur ist im Quotienten nicht zu erkennen. Das Spektrum mit der Liste von
Schwenke zeigt genauso haufig grolere Absorption (unter 1, graue Linie im Quotienten)

S NIST lisst sich im Web finden unter: http:/physics.nist.gov/PhysRefData/Handbook/
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wie das mit der Linienliste von Plez berechnete Spektrum (grofler 1). Dieses ist auf kleine
Verschiebungen zwischen den Linien der beiden Linienlisten zuriickzufiihren, was sich mit
einer groberen Einteilung’ zeigen lisst. Lediglich um 6000 A herum liegen die Linien im
Plez Spektrum etwas niedriger und der Quotient wird in diesem Wellenldngenbereich fast
iberall groBler 1. Auch bei groberer Einteilung bleibt diese Eigenschaft erhalten.
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Abbildung 4.2: Differenz der Fliisse aus Abbildung 4.1.

Auffillig bei der Betrachtung der Differenz der absoluten Fliisse in Abbildung 4.2 ist au3er-
dem ein verhiltnismiBig hoher Ausreifer bei knapp unter 8900 A (im §-System des TiO),
auf welchen im Folgenden weiter eingegangen wird.

4.1.1 Verschiebung zwischen Schwenke und Plez Linien

An einigen Positionen (Abbildung 4.3, links) scheinen die Linien um +2.1 A verschoben,
wie man an den entsprechenden Molekiillinien bzw. deren Bandkopfen erkennen kann. Dies
entspricht in einem Wellenléingenbereich um 8000 A nach Bénsch und Potulski (1998), die
sich auf die Formel von Edlén (1966) berufen, in etwa dem Unterschied im Brechungsindex
zwischen Messungen an Luft und im Vakuum.

Aber sowohl die Messung und ’ab initio’ Berechnungen von Schwenke als auch Plez sind im
Vakuum gemacht (Plez, private Mitteilung) und eine umfassendere Analyse zeigt, dass die
Verschiebung nicht systematisch ist. In Abbildung 4.3 (rechts) betrigt sie z.B. —1.8 A und
ist damit blau- und nicht mehr rotverschoben wie in Abbildung 4.3 (links). Es scheint sich
also um einen physikalischen Unterschied in den Linienlisten zu handeln.

Ein Vergleich mit vier von UVES beobachteten Spektren von LHS2065 zeigt, dass fiir die
Verschiebung bei 8864 A das blauere Ergebnis mit der Linienliste von Schwenke am besten
passt. Fiir die 8446 A Bande scheint es auBer dem Problem mit der Wellenlinge auch einen
Fehler in den Oszillatorenstidrken bei Plez zu geben (A. Reiners, private Mitteilung). Auch
hier weichen die Linien der Liste von Plez am weitesten ab. Dies ist umso erstaunlicher, als
dass Plez bereits Korrekturen an den theoretischen gf-Werten des ¢ und ¢ Systems vorge-
nommen hat; diese wurden mit 0.5 bzw. 1.9 multipliziert, um den beobachteten Stirken bes-
ser zu entsprechen®. Die Position der Zentren der Molekiilbandsysteme sind in Abhingigkeit

"engl. binning; es wurde die urspriingliche Auflsung von 0.5 A iiber 1, 2.5, 5 bis auf 10 A *gebinnt’.
8Das § System ist bereits bei Langhoff ef al. (1996) um einen Faktor 2 gegeniiber Beobachtungen zu gro8.
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Abbildung 4.3: Vergroflerung der TiO Spektren aus Abbildung 4.1 in zwei Bereichen, die
Bandkopfe jeweils einmal aufeinander verschoben, um die Abweichung zu bestimmen.

der Wellenlidnge in Tabelle 4.1 verzeichnet.

Ubergang voo [A] Ubergang voo [A] Ubergang voo [A]
a (CPA—-X3A) | 5171 || Bt —a'A) | 5605 |~ (B°I—Xx3A) | 6193
v (ARD — X3A) | 7096 || € (E*® - X?A) | 8408 0 (' —a'A) 8871
@ b1 —d'st) | 11045

Tabelle 4.1: Die Benennung und Position der Bandsysteme des TiO. In Klammern ist jeweils
der elektronische Ubergang angegeben, der fiir das Band verantwortlich ist.
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Abbildung 4.4: Referenz dreier beobachteter UVES Spektren fiir den oben gezeigten TiO
Bandkopf (links). Direkter Vergleich eines der Spektren mit dem AMES Spektrum (rechts).

Ein weiterer Vergleich mit anderen Spektren des "UVES Paranal Observatory Project’ von
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den drei Riesen HD 118767°, HD 189124 und HD 214952'! zeigt, dass der Bandkopf von
TiO bei etwa 8859.7 A liegen miisste (siche Abbildung 4.4, links). Die Rot- bzw. Blau-
verschiebung in der Wellenldnge wurde mittels AXA/A = v/c korrigiert, wihrend der Null-
punkt im Fluss willkiirlich ist und die Spektren daher in der y-Achse zur besseren Ubersicht
tibereinander verschoben wurden. Das Spektrum mit der Liste von Schwenke wurde in Ab-
bildung 4.4 (rechts) mit einem der drei Riesen verglichen, wobei wiederum nur die Wel-
lenldnge in der x-Achse prizise und der Fluss in der y-Achse vollig willkiirlich gewéhlt ist.
Die Spektren passen von der Wellenlidnge sehr gut aufeinander, wihrend sie zu dem der Plez
Liste doch recht deutlich abweichen (siehe zum Vergleich Abbildung 4.3 (links)). Scheinbar
ist das §-Band in der Linienliste von Plez ein wenig verschoben (Plez, private Mitteilung).

4.1.2 Neue EOS Daten fiir TiO
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Abbildung 4.5: Das reine TiO Spektrum als Quotient aus den Spektren mit TiO shomate
aus- (Mitte) bzw. eingeschaltet (unten) und der Quotient der Spektren (oben).

Bisher sind die TiO Linienstdrken in PHOENIX im Vergleich zu Beobachtungen etwas zu
schwach und es ist fraglich, ob die Menge der im Programm produzierten TiO Molekiile
moglichweise zu niedrig ist.

Die neuen EOS'? Daten in PHOENIX von F. Allard konnen intern mit dem Schalter

?Spektral Typ MSIII / V Magnitude 5.86 / Radialgeschwindigkeit v = —10.7 X
"Spektral Typ M6III / V Magnitude 5.06 / Radialgeschwindigkeit v = —10.3 X
"'Spektral Typ MS5IIT/ V Magnitude 2.13 / Radialgeschwindigkeit v = +1.6 X2
Zengl. equation of state (EOS) = Zustandsgleichung
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"TiO_shomate’ auf t (true) bzw. f (false) ein- bzw. ausgeschaltet werden. Sie fithren zu einer
Anderung der Partialdriicke von TiO. In Abbildung 4.5 sind reine TiO Spektren mit Plez-
listen mit eingeschalteten (unten) bzw. ausgeschalteten (Mitte) neuen EOS Daten zu sehen.
Die Parameter sind wiederum 7o = 2500 K, log(g) = 5.0 und Z = 0.

Es wird zum Vergleich der Quotient der Spektren (oben) gezeigt. Wie man sieht, fiihren die
neuen EOS Daten zu hoheren TiO Partialdriicken und somit zu stidrkeren Linien. Der Quo-
tient 1 (graue Linie) wird nirgendwo unterschritten. Diese Verstirkung der Linien enspricht
der von F. Allard erwarteten Wirkung der neuen EOS Daten.

4.2 VO Linienliste
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Abbildung 4.6: Das reine VO Spektrum von Freedman mit JOLA (Mitte) im Vergleich zu
dem von Plez (unten) und der Quotient der beiden (oben).

Abbildung 4.6 zeigt je ein reines VO Spektrum bei T'og = 2500 K, log(g) = 5.0und Z =0
mit der Liste von Freedman mit JOLA (Mitte) und von Plez (unten) und deren Quotient
(oben).

Die ’just-overlapping line approximation’ (JOLA; Zeidler-K.T. und Koester (1982)) wurde
von F. Allard unterhalb von 0.7 pm hinzugefiigt, um sechs zusétzliche Biander zu néhern, die
in der Linienliste von Freedman nicht enthalten sind.

Die Grenzen von 0.4 pm (4000 A)bis 1.4 pm (14000 A) entsprechen den sichtbaren Linien
der Quellen. Die Unterschiede in der Stidrke der Linien sind sehr deutlich, wie man daran
sehen kann, dass der Quotient der Spektren von Freedman (inklusive JOLA) durch Plez fast
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tiberall groBer als 1 (graue Linie) ist. Das mit der Linienliste von Plez berechnete Spektrum
weist also fast durchgiingig mehr Absorption und damit tiefere Linien auf, was sich u.a. auf
die viel groBere Zahl von Linien zuriickfiihren lisst'3.

Die neue Linienliste von Plez stellt gegeniiber der von Freedman in jedem Fall eine Verbes-
serung dar, denn sie enthilt nicht nur Linieninformationen {iber die sechs JOLA gendherten
Bénder, sondern auch zwei weitere Biander (bei 0.7 ym und 0.97 pm) die in der anderen Lis-
te bzw. Ndherung gar nicht beriicksichtigt werden. Des Weiteren ist auch die Zahl der Linien
und damit die Absorption in der Liste von Plez deutlich gréBer als in der von Freedman bei
den fiinf Bandern iiber 0.7 pm. Man sollte aber erwéhnen, dass die Linienliste von Freedman
nie veroffentlicht wurde, sondern nur eine personliche Mitteilung war.

4.3 (CaH Linienliste
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Abbildung 4.7: Die reinen CaH Spektren von Weck & Stancil (W&S) (unten), von Plez
(Mitte) und der Quotient aus beiden (oben).

In Abbildung 4.7 ist ein reines CaH Spektrum von Plez (unten) und eines von Weck &
Stancil (Mitte) bei T'eg = 2500 K, log(g) = 5.0 und Z = 0 gezeigt. Der gewihlte Wel-
lenliingenbereich von etwa 5400 A bis 8450 A entspricht den sichtbaren Linien in der Lini-
enliste von Plez.

Die CaH Linienliste von Weck & Stancil besitzt noch weitere Linien aulerhalb dieser Gren-
zen und deckt einen Bereich von 3000 A bis 14000 A ab, wobei gerade unterhalb der 5400 A

3Es sind 3 171 552 Linien in der Liste von Plez gegeniiber den 7182 Linien in der von Freedman.
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diese Absorptionslinien im Verhéltnis zum iibrigen Fluss recht stark sind, wéhrend sie ober-
halb von 8450 A nur kleine Absenkungen bewirken und eher vernachlissigt werden konnen.
Innerhalb des Ausschnittes in Abbildung 4.7 sind die Linien von Plez in den Béandern stirker
ausgepragt, weswegen auch der Quotient im Mittel haufiger groBer als 1 (graue Linie) ist.
Die Linienliste von Plez bietet also ausgeprigtere Bander (mit mehr Linien) als die von Weck
& Stancil. Der Wellenldngenbereich der Liste von Weck & Stancil ist dafiir aber deutlich
groBer und enthilt sowohl hohere als auch niedrigere Uberginge.

Leider ist es mit der derzeitigen Auswahlstruktur von PHOENIX nicht moglich, die Mo-
lekiillinienliste von Plez in dem obigen Bereich zu wihlen und nur die Linen von Weck &
Stancil auBerhalb des Bereiches dazuzuschalten.

Insgesamt diirften die vier starken Molekiilbdnder aber deutlich mehr Einfluss auf das Ge-
samtspektrum (besonders bei metallarmen Sternen'#) haben als die schwachen Linien ober-
halb von 8450 A und die starken Linien unterhalb von 5400 A.

4.4 HITRAN Linienlisten

Die HITRAN Linienlisten wurden mit Messdaten aus der Erdatmosphire erstellt, welche im
Vergleich zu der eines Sternes mit ca. 296 K sehr kalt ist. Von diesen Labordaten aus wurde,
dhnlich wie bei Plez, mittels “ab initio’ Berechnungen auf die Linienintensitit bei hoheren
Temperaturen extrapoliert.

Heutige Beobachtungen von der Erde aus mit guter Auflosung reichen bis etwa 2.5 pm
(25.000 A) und von einem Satelliten im Weltraum aus auch bis 4-6 pm (40.000-60.000 A).
Theoretisch sind auch Messungen von hoheren Wellenldngen moglich, aber diese werden
von aktuellen Satelliten nur schlecht aufgelost. Daher wurden alle Molekiile einzeln in einem
Bereich von 3000 A bis 6 zm (60000 A) getestet.

Abbildung 4.8 zeigt alle HITRAN Molekiile, die bei einer Effektivtemperatur von 2500 K,
einer Schwerebeschleunigung log(g) von 5 und einer Metallizitit Z von 0 sichtbare Linien
aufwiesen. Die Spektren sind um die angegebenen Zahlen nach oben verschoben.

Die Griinde, weswegen die anderen Molekiile keine signifikanten Linien aufweisen, sind
verschieden. Der einfachste ist der, dass dieses Molekiil in PHOENIX nicht behandelt wird,
also auch nicht entstehen kann. Davon sind besonders HBr, HOBr und HI betroffen, da in
PHOENIX die Elemente Brom (Br) und Iod (I) nicht implementiert sind (siehe auch Tabelle
5.1 im Unterkapitel 5).

Bei der Molekiilbildung ebenfalls nicht im Programm beriicksichtigt werden CoHg,
HCOOH, CIONO; und CH30H, welche alle sehr grof sind und bei Temperaturen iiber
der der Erdatmosphére schnell dissoziieren.

Die Partialdriicke der Molekiile HoS, HO5 und NO™ und ihrer Isotopologe sind so gering,
dass sie numerisch Null bei ihrer Berechnung werden. Der Konzentration von H5O5 ist eben-
falls sehr gering, numerisch aber nur beinahe Null.

Die Partialdriicke der Molekiile H'®OD und H'7OD sind Null, da diese Isotopologe in
PHOENTIX nicht bekannt sind, wohl aber die hidufigsten anderen Isotopolge von H2O.

Die iibrigen Molekiile, die keine Linien produzieren, besitzen 1-4 Groenordnungen niedri-
gere Partialdriicke als die sechs, die zumindest einige wenige Linien aufweisen. Dabei ent-

'“Bei geringer Metallhiufigkeit sind auch die Elemente Ti, V, Ca und O seltener. Dies fiihrt dazu, dass die
Hiufigkeit von TiO und VO mit n? abnimmt, wihrend Hydrite wie CaH nur um einen Faktor n seltener sind,
da H natiirlich sehr hiufig ist. Ublicherweise iiberdeckt TiO sonst CaH.
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Abbildung 4.8: Reine Spektren des jeweiligen Molekiils (T = 2500 K, log(g) = 5, Z =
0). Es werden alle sechs Spektren (mit Achsenverschiebung) gezeigt, die Linien aufwiesen.
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spricht das Verhiltnis der Partialdriicke von HoO und CO (4 GroBenordnungen), OH (3
GroBenordnungen) bzw. HF und HCI (1 GroBenordnung) in etwa dem Verhiltnis der Stirke
der Linien.

Die einzigen Ausnahmen bilden CO9 und N+, wobei ersteres trotz etwas niedrigerem Partial-
druckes scheinbar einige Resonanzlinien aufweist, wihrend letzteres zwar eine signifikante
Konzentration dhnlich der von OH besitzt, aber als symmetrisches Molekiil keine Dipol-
sondern nur schwichere Quadrupoliibergiinge besitzt.
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Abbildung 4.9: Spektren aller Molekiillinienlisten aus HITRAN 1992 (Mitte) im Vergleich
zu denen aus HITRAN 2004 (unten) und der Quotient der selbigen (oben).

Abbildung 4.9 zeigt je ein Spektrum aller Molekiillinienlisten aus der HITRAN 1992 Da-
tenbank und der HITRAN 2004 Datenbank. Der Quotient dieser Spektren wird ebenfalls
gezeigt, um die Bereiche mit Unterschieden zu verdeutlichen. Hauptsichlich erkennt man,
dass die neue Datenbank weitere Molekiillinien enthélt und daher im Schnitt etwas tiefer
liegt, da es mehr Absorption gibt. Dies erkennt man auch daran, dass der Quotient deut-
lich hdufiger iiber 1 (graue Linie) liegt und der Nenner folglich kleiner als der Zéhler war.
Ansonsten sind die Unterschiede der beiden Datenbanken aber eher gering.

4.5 H-O Linienliste

Bei Temperaturen von 2500 K in spiten M-Zwergen ist Wasser die Hauptquelle der Opazitét
der Sternatmosphire und macht typischerweise 60% der Opazitit im Infrarot aus.
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Im Folgenden wird daher ein Blick auf die Wasserlinienliste von Barber & Tennyson (BT)
geworfen und diese danach mit der von Partridge & Schwenke (PS) verglichen.

Die BT Linienliste enthilt 505806202 Uberginge!>, die bis zu einem Abschnitts-
Drehimpuls von .J = 50 bzw. einer Abschnitts-Energie von E = 30 000 cm ! reichen.
Zum Vergleich, der hochste J Wert, welcher eine Vibrationsenergie von unter 30 000 cm ™~
besitzt, ist 58. Die fehlenden Werte machen bei 4000 K aber weniger als 0.02% Beitrag aus
(Barber et al. (2006)).
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Abbildung 4.10: Das reine H,O Spektrum von Partridge & Schwenke (PS) (Mitte) im Ver-
gleich zu dem von Barber & Tennyson (BT) (unten) und deren Quotient (oben).

Die Abbildung 4.10 zeigt ein reines HoO Spektrum mit der PS Molekiillinienliste (Mitte)
von und der BT Liste (unten). Zum besseren Vergleich wird aulerdem der Quotient (oben)
aus beiden Spektren gezeigt.

Die Ahnlichkeit der beiden Spektren und die Spiegelsymmetrie des Quotienten zur grauen
Linie deuten darauf hin, dass sich diese beiden Quellen nicht grof3 unterscheiden, sondern
die Linien lediglich ein wenig zueinander verschoben sind. Eine grobere Einteilung senkt
den Quotienten gleichmissig in allen Bereichen, was diese Annahme weiter verstirkt 6.
Ein Vergleich der Liniengenauigkeit der PS und BT Liste mit experimentell von Tennyson
et al. (2001) gemessenen Wasserlinien ist in den Tabellen 4.2 bzw. 4.3 zusehen.

Aus Tabelle 4.3 wird ersichtlich, dass die PS Linienliste jenseits von 10000 cm ~! steigend
unzuverldssiger werden.

BSnach Aussage der Autoren 65% mehr als alle anderen aktuellen H>O Linienlisten
1Es wurde die urspriingliche Auflosung von 0.5 A iiber 1, 2.5, 5 bis 10 A *gebinnt’.
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innerhalb von Av [em~!]] 0.1 03 10 30 50 10.0
BT [%] | 487 914 992 999 100 100
PS [%] |3592 856 926 965 97.0 98.1

Tabelle 4.2: Vergleich der theoretischen Werte von BT und PS mit 14 889 experimentell

bestimmten Energieniveaus (nach Barber et al. (2006)).

Energiebereich Messwerte BT PS
[em™!]  # gesamt | # mit Av >2cm™"  # mit Av > 2cm™!
20 000-26 300 575 9 334
15 000-20 000 2813 10 105
10000-15 000 6323 8 58
7000-10000 3263 3 9
< 7000 1914 0 0
Gesamt 14 889 30 506

Tabelle 4.3: Verteilung der theoretischen Energien bei BT und PS mit einer Abweichung von
iiber 2 cm ™! in der Frequenz zu experimentellen Werten (nach Barber et al. (2006)).

Wihrend die PS Linienliste also bei einer Effektivtemperatur von 2000 K noch gut mit der
BT Liste konkurrieren kann, fehlen ihr bei 4000 K etwa 25% der Wasserdampflinien (Barber
et al. (2006)). Der Unterschied durch diese fehlenden Linien ist aber allenfalls minimal und
konnte bei einer Testrechung mit T'eg = 4000 K trotz Vergroern einiger Bereiche nicht
nachgewiesen werden.

Trotzdem ist die neue HyO Linienliste von Barber & Tennyson bis auf die Genauig-
keit der Linien mit einer Abweichung von Av < 0.1 cm ™! anscheinend gegeniiber der von
Partridge & Schwenke durchweg verbessert worden.
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Kapitel 5

Neue solare Haufigkeiten der
Photosphare

Sym | No | Z| 2005 | 1995 | A[%] || Sym | No | Z | 2005 | 1995 | A [%]
H 01 1] 12.00 | 12.00 | 4+0.00 | He 02| 21093 | 10.99 | —12.90
Li 03| 3| 325 3.31 | —12.90 || Be 04| 4| 1.38 | 1.15 | +69.82
B 05| 5| 270 | 2.60 | +25.89 || C 06 | 6| 839 | 855 | —30.82
N 07| 7| 778 | 797 | —-3543 || O 08 | 8| 866 | 8.87 | —38.34
F 09| 9| 456 | 4.56 | +0.00 | Ne 10 | 10 | 7.84 | 8.08 | —42.46

Na | 11|11 ] 6.17| 633 | —-30.82 || Mg | 12 |12 | 7.53 | 7.58 | —10.87
Al 13113 | 636 | 647 | —22.38 || Si 14|14 | 751 | 7.55 | —8.80
P 15| 15| 536 | 545 | —18.72 || S 16 |16 | 7.14 | 7.21 | —14.89
Cl 17| 17| 5.50 | 5.50 | +0.00 | Ar 18 |18 | 6.18 | 6.52 | —54.29
K 19 119 508 | 512 | —880 || Ca | 20 20| 6.31 | 6.36 | —10.87
Sc 21 (21| 3.06| 317 | —24.14 || Ti 22 122 | 490 | 5.02 | —24.14
A% 23123 | 4.00 | 4.00 | 40.00 || Cr 24 124 | 564 | 567 | —6.67
Mn | 25 25| 539 | 539 | +0.00 || Fe 26 |26 | 745 | 7.50 | —10.87
Co | 27| 27| 492 | 492 | +0.00 || Ni 28 128 | 6.23 | 6.25 | —4.50
Cu [ 2929 421 | 421 | +0.00 ||Zn | 30 | 30 | 4.60 | 4.60 | 4+0.00
Ga | 31 31| 288 | 288 | +0.00 | Kr | 32 |36 | 3.28 | 3.23 | +12.20
Rb | 33 37| 260| 260 | +0.00 | Sr 34138 | 292 | 290 | +4.71
Y 35 39| 221 | 224 | —6.67 || Zr 36 |40 | 2.59 | 2.60 | —2.28
Nb | 37|41 | 142 | 142 | +0.00 || Ba | 38 |56 | 217 | 213 | +9.65
La 39 | 57| 1.13 | 1.22 | —18.72 || Cs 40 | 55 | 1.07 | 1.12 | —10.87

Tabelle 5.1: Solare Hiufigkeiten der Photosphire mit Ay (H) = 12.00 in logarithmischer
Skala. Die Unterschiede zwischen alter und neuer Haufigkeit sind in Prozent angeben.

Tabelle 5.1 zeigt die solare Anzahlhaufigkeit der Photosphire von Asplund et al. (2005)
und von Grevesse und Noels (1995) (unverdffentlicht, in Jaschek und Jaschek (1995)) fiir
40 Elemente aufgefiihrt. Dabei ist No eine interne Nummerierung (entspricht der PHOENIX
Variablen ’Nome’) und Z die Ordnungszahl. Die Haufigkeiten sind in logarithmischer Skala
im Vergleich zu H angegeben, wobei H auf den dafiir {iblichen Wert von 12.00 gesetzt ist.
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(Eine Héaufigkeit von 11.00 in dieser Skala bedeutet also genau einen Faktor 10 weniger
Teilchen als Wasserstoff.) In der letzten Spalte ist jeweils der lineare Unterschied A der
neuen gegeniiber der alten Haufigkeit in Prozent aufgefiihrt.

Die solaren Héufigkeiten der Photosphire (Ag;) werden folgendermafBen auf das logarithmi-
sche Verhiltnis zu Wasserstoff umgerechnet:

N
Ap = [log N—z +12.00] (5.1)

wobei N die Teilchenzahldichte des entsprechenden Elementes (El) bzw. die von Wasserstoff
(H) ist.
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Abbildung 5.1: Zwei Spektren bei 2500 K, log(g) = 5 und Z = 0 mit unterschiedlichen
photosphirischen Anzahlhéufikeiten und deren Quotient (oben).

Die Abbildung 5.1 zeigt ein Spektrum mit der neuen solaren Anzahlhiufigkeit von Asplund
et al. (2005) (unten) im Vergleich mit alten von Grevesse und Noels (1995) (aus Jaschek
und Jaschek (1995)) (Mitte) bei 2500 K, log(g) = 5 und Z = 0. Der Quotient der Spek-
tren (oben) wird gezeigt, um deren Abweichungen voneinander zu verdeutlichen. Es wurde
mit GAIA und GAIA2 Modellen gestartet, die mit den neuen Linienlisten und denselben
Einstellungen, aber anderen Hiufigkeiten, konvergiert sind.

Oberhalb von 1.3 pm liegt der Quotient durchschnittlich unter 1 (graue Linie), woran man
erkennen kann, dass die Absorption mit den neuen Haufigkeiten in vielen Bereichen weniger
stark ist; deshalb ist die abgestrahlte Intensitét stirker als die des alten Modells. Dies liegt
an der geringeren Hiufigkeit der Elemente O, C, Ti, Mg und Fe bei Asplund et al. (2005),
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welche u.a. fiir die Bildung des tiberall starken HoO, aber auch des TiO, MgH, FeH und CO
benétigt werden.

Der grofie Anstieg im Quotienten unterhalb der Wellenldnge von 1.3 pm resultiert daraus,
dass die insgesamt abgestrahlte Energie (bzw. das Integral iiber alle Wellenlidngen) durch
T und die GroBe des Sterns (log(g)) bereits gegeben ist. Da im alten Modell die Abstrah-
lung oberhalb von 1.3 pum geringer ist, muss dieses Defizit im Bereich 0 < A < 1.3 ym
ausgeglichen werden.
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Kapitel 6

Ausblick

Insbesondere die neuen Linienlisten fiir VO, aber auch fiir CaH und H5O scheinen eine Ver-
besserung im Vergleich zu idlteren Listen zu bewirken. Lediglich bei der TiO Liste von Plez
lie} sich eine Verschiebung im §-Band nachweisen und damit im Vergleich zu Beobachtun-
gen eine Verschlechterung zu der élteren Linienliste von Schwenke.

In Zukunft wird der Umfang der verwendeten Linienlisten vermutlich mit deren
Verfiigbarkeit weiter steigen. Wiinschenswert wire neben der Verbesserung der Qualitit
(Vollstandigkeit / Genauigkeit) der bestehenden Daten eine Vergroerung des Energieberei-
ches der Linien und eine Erweiterung auf weitere Molekiile. Insbesondere sind mehr Linien
fiir Hydride wie z.B. fiir FeH wiinschenswert, um auch kiihlere Sterne noch besser model-
lieren zu konnen.

Die Struktur des Molekiillinienlistenformates in PHOENIX konnte verbessert werden, um
zusitzliche Informationen wie die Druckverbreiterung der Linien, die z.B. in der HITRAN
Datenbank verfiigbar ist, zu speichern und diese mit den in PHOENIX berechneten Werten
zu vergleichen. Derzeit ist die Verfligbarkeit der Druckverbreiterung oder Dampfung bei
Molekiilen aber noch zu gering, um ein solches Format standardisieren zu konnen.

Eine Verbesserung anderer Art wire die Verwendung verschiedener Linienlisten des sel-
ben Molekiils nebeneinander. So wire es z.B. sinnvoll an den hochaufgelosten, aber kleinen
Bereich einer Liste den groB3eren Wellenldngenbereich einer anderen Liste so anzufiigen,
dass es keine Uberlappung gibt. Dies ist insbesondere bei Simulationen wichtig, die einen
groBBeren Wellenldngenbereich abdecken, da ansonsten nur die groflere Liste mit schlechte-
rer Genauigkeit ausgewihlt werden miisste. Diese kombinierte Liste konnte dann einfach als
neue Quelle der Masterliste hinzugefiigt werden. (Die urspriinglichen Linienlisten miissen
auf Grund der Abwirtskompatibilitit ebenfalls erhalten bleiben.)

Der Verbrauch an zusitzlichem Plattenspeicher ist dabei nicht problematisch, denn zum
einen besitzt PHOENIX einen Modus, der eine Auswahl der benétigten/eingestellten Lini-
en in einer separaten Liste vor der ersten Iteration erstellt und zum anderen ist die technische
Weiterentwicklung der Festplatten und deren Lesegeschwindigkeit geniigend schnell.

Es bietet sich im Anschluss an diese Diplomarbeit an, einen detaillierten Vergleich zwi-
schen den mit den neuen Molekiillinienlisten, den neuen TiO EOS Daten und den neuen
solaren photosphirischen Anzahlhdufigkeiten erzeugten Spektren und denen von Beobach-
tungen vorzunehmen. Hierfiir miisste zunichst ein neues Gitter! neuer Modelle berechnet
werden, welches, sollte es den Standard verbessern, veroffentlich werden kann.

"Variation der Temperatur, der Gravitation, der Metallizitiit fiir Vergleiche mit Beobachtungen
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Anhang A

Implementation der Linienlisten

A.1 PHOENIX internes Linien-Speicherformat

PHOENIX nutzt ein spezielles Speicherformat fiir die darin verwendeten Linienlisten. Alle
bendtigten GroBen werden in ’Integer’-Variablen abgespeichert, um die benétigte Speicher-
kapazitit zu reduzieren. Vorrangiges Ziel ist dabei nicht die Einsparung von Festplatten, son-
dern die Verringerung von I1/O Vorgingen', die duBerst zeitintensiv sind, da das Programm
mit mehr als einer Milliarde von Linien arbeitet. Der Verlust der Genauigkeit in den hinteren
Stellen ist dabei nicht kritisch, wahrend der Gewinn an Speicherkapazitit einen Faktor 3.125
im Vergleich zu ’Real’-Variablen betrigt (16 Byte gegeniiber von 50 Byte, siche Tabelle
A.1). Die Linienliste selbst wird nicht im ASCII?, sondern im binidren Format gespeichert,
was wiederum mehr als einen Faktor 2 an Festplattenspeicher einspart.

Name | Integer | Grofe Real Physikalische Bedeutung

iwl | kind=4 | 4 Byte | 8 Byte Wellenzahl [nm]
ielion | kind=2 | 2 Byte | (4 Byte) Interner Molekiil-Code

ielo | kind=2 | 2 Byte | 8 Byte Anregung [cm '] des unteren Niveaus
igflog | kind=2 | 2 Byte | 8 Byte gf-Wert

igr | kind=2 | 2 Byte | 8 Byte | Dampfungskonstante / frei bei Molekiilen
igs | kind=2 | 2 Byte | 8 Byte | Dadmpfungskonstante / frei bei Molekiilen
igw | kind=2 | 2 Byte | 8 Byte | Dampfungskonstante / frei bei Molekiilen

Tabelle A.1: Die 16 Byte einer einzelnen Linie in PHOENIX.

Die Variablen igr, igs und igw in Tabelle A.1 werden bei Atomen verwendet, um die
Déampfungskonstanten zu speichern. Da diese fiir Molekiile iiblicherweise nicht verfiigbar
waren, wurden in diese freigewordenen Plétze zusitzliche Informationen gespeichert (siche
hierzu das Kapitel A.1.1). Seit der Verfiigbarkeit dieser Ddmpungskonstanten in zumindest
der HITRAN2004 Datenbank ldsst sich iiberlegen, diese kiinftig auch fiir Molekiile zu si-
chern. Integer gibt den genauen Typ der Variablen, Grgfle deren Platzverbrauch an. Unter
Real steht der hypothetische Platzbedarf dieses Variablentyps mit gleichem Wertebereich.

'engl. Input / Output = Eingabe / Ausgabe
2American Standard Code for Information Interchange
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Der zweite Eintrag in dieser Spalte ist eingeklammert, da der Molekiil-Code ohnehin ganz-
zahlig ist und daher als Integer gespeichert werden muss.

Die aktuelle PHOENTIX Version benutzt Blocke von jeweils 65536 Linien, wobei jede Linie
durch die Variablen iwl, ielion, ielo, igflog, igr, igs und igw beschrieben wird und zusammen
16 Bytes grof ist (siehe auch Tabelle A.1 fiir Details).

Um im letzten Block das Ende der Linien zu markieren, werden (end of data sign) die fol-
gendenden Liniendaten bis zum Ende des Blockes alle mit —1 aufgefiillt. Es ist moglich,
dass ein ganzer 65536er Block mit —1 vollgeschrieben wird, wenn der vorherige Block
exakt gefiillt und zumindest ein Liniendatensatz mit —1 gebraucht wird. Aber dies ist der
denkbar schlechteste Fall und im Mittel diirfte nur ein halber Block gefiillt sein. Dieser
scheinbare Verlust an Plattenplatz belduft sich aber hochstens auf 1 MB (65536 Linien mal
16 Byte = 1.048.576 Byte) pro Liste. Die Linienlisten sind aber in einer Masterliste® zu-
sammengefasst, so dass nur ein solcher Block am Ende existiert.

Bevor nun die Linienlisten in das PHOENIX Liniendatenschema konvertiert werden, ist es
wichtig, die neuen Listen zunichst nach kritischen Werten* zu durchsuchen, diese zu filtern
und einen ersten Uberblick iiber die Qualitit und die unteren und oberen Grenzen zu erhalten.

A.1.1 Technische Details

Die Umrechung der Wellenlidnge, der Anregung des unteren Niveaus und des gf-Wertes in
Integerzahlen erfolgt mit den folgenden Formeln:

(A.1)

In(*Wellenlédnge’
iwl = Integer ( n("Wellenlénge’) + 0.5)

1
In(1 + 5555000)

1000
In(10)
wobei die Wellenldnge in Nanometern und die Anregung des unteren Niveaus in inversen
Zentimetern eingsetzt wird. (Der einzusetzende gf-Wert fiir HITRAN ergibt sich aus der
Gleichung 3.4 im Unterkapitel 3.2.1.)

Diese Umrechnung von reelen Zahlen in ganze Zahlen geht auf R. Kurucz zuriick, der als
erster diese Verschliisselung bei seinen Linienlisten benutzte. Der Fehler ist dabei fiir die
Wellenléinge geringer als 5 - 1077, da aufgrund des Logarithmuses fiir kleine Zahlen die
Schritte feiner als fiir groBe sind>. Fiir die etwas grober gespeicherte Anregung bzw. den
gf-Wert ergibt sich ein Fehler von maximal 2.3 - 1073, der damit ebenfalls annehmbar klein
ist.

Die Variablen igr, igs und igw, die bei Atomen fiir die Dampfungskonstanten benotigt wer-
den, wurden mit zusétzlichen, méglicherweise spiter niitzlichen Informationen gefiillt.

Im Fall der Linienlisten von Plez enthilt:

ielo/igflog = Integer <1n(’Anregung/gf—Wert’) * ) + 16384 (A.2)

e igr die untere Rotationsquantenzahl plus die Ubergangskennzeichnung, deren Kodie-
rung aus Anhang B zu entnehmen ist — igr = Joy - 10 + tran.id

e igs die obere und untere Vibrationsquantenzahl des Molekiils — igs = vyp - 100+ vy

3derzeit knapp 20 GB groB mit mehr als 10° Linien.

“Viele Autoren benutzen negative und damit hiufig unphysikalische Werte, um unvollstindige Datensitze zu
kennzeichnen. Solche Eingaben sind z.B. bei einer log-Berechnung problematisch.

wobei die +0.5 in der Formel nur zum korrekten Auf- bzw. Abrunden in Fortran dient.
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e und igw den elektronischen Ubergang, dessen Kodierung ebenfalls in Anhang B zu
finden ist.

Die Linienlisten von HITRAN enthalten hingegen in den Dampfungskonstanten fiir:

e igr das statistische Gewicht des oberen Niveaus, welches trotz des hoheren Float-
Formates in der HITRAN Datenbank ohne Rundungen als ganze Zahl in die Integer-
Variable gespeichert werden kann — igr = ¢’

e igs das statistische Gewicht des unteren Niveaus (siche igr) — igs = g
e und igw die (redundante®) Isotopologennummer, welche natiirlich auch bereits in
ielion codiert ist. — igw = I
A.1.2 Speicherformate

Little Endian und Big Endian sind die beiden gidngigen (der vier moglichen) Verfahren, um
eine Zahl, die einen Speicherblock iibersteigt, in einem ldngeren Speicherbereich abzulegen.
Dies ist in Tabelle A.2 fiir das Big Endian und Little Endian Format exemplarisch fiir die
Zahl 12345678 dargestellt.

0x0040000... | ...0 | ...1|...2|...3 || 0x0040000... | ...0 |...1|...2|...3
Big Endian 12 | 34 | 56 | 78 || Little Endian 78 | 56 | 34 | 12

Tabelle A.2: *Big Endian’ und ’Little Endian’ Format des Ausdruckes 12345678 im
willkiirlich gewéhlten Speicherbereich von 0x0040000 0 bis 0x0040000 3

Daraus wird deutlich, dass bei Verwechslung / Vermischung des Formates beim Auslesen die
Zahl 78563412 entstiinde. Wihrend die Intel Rechnerarchitektur’ das Little Endian Format
benutzt, wurde z.B. bei der PPC, SPRC und MC68k Architektur das Big Endian Speicher-
format umgesetzt.

Es ist bei der Konvertierung der Linienliste also wichtig, sich iiber die Rechnerarchitektur
im Klaren zu sein. PHOENIX legt seine Linienlisten im Big Endian Format ab, so dass am
einfachsten ein entsprechender PC benutzt werden kann oder aber auf einem Intel PC eine
Routine die Zahlen entsprechend vor dem Speichern vertauschen muss.

Dieser Unterschied kann eine schwerwiegende Fehlerquelle darstellen, die im besten
Fall zu Programmabbriichen (ein Wert ist —1 oder die Liste ist nicht mehr sortiert) fiihrt und
im schlimmsten Fall unbemerkt bleibt.

Sandere niitzliche Informationen der HITRAN Datenbank lieBen sich nicht zufriedenstellend auf einen Integer
dieses Typs abbilden.
"Korrekterweise miisste man eigentlich von der Architektur des Prozessors sprechen.
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Anhang B

Tabellen

B.1 Tabellen zur Kodierung der Molekiildaten

Eine Ubersicht iiber die Isotopologen der neuen Molekiile von Plez (interner PHOENTX Code
193-198 & 291) und der HITRAN Datenbank (Code 199-290) und deren Molmassen findet
sich in Tabelle B.1.

Tabelle B.1: Auszug der Molekiilliste aus molx.f

Int Isotopolog Molmasse || Int Isotopolog Molmasse
193 4671160 61.9475 || 194 4TTiI60 62.9467
195 4874160 63.9429 || 196 4974160 64.9428
197 50Ti160 65.9397 || 198 Sly16Q 66.9389
199 H, 160 18.0106 || 200 H, 80 20.0148
201 H, 170 19.0148 || 202 H0OD 19.0168
203 H¥OD 21.0211 | 204 H'"OD 20.0211
205 12¢160, 43.9898 || 206 13¢160, 44.9932
207 12¢160180 45.9941 || 208 2160170 44.9940
209 13¢160180 46.9974 || 210 BC60170 45.9974
211 12180, 47.9983 || 212 2cl7o180 46.9983
213 1604 47.9847 || 214 160160180 49.9890
215 160180160 49.9890 || 216 160160170 48.9890
217 160170160 48.9890 || 218 HNIANT6QO 44.0010
219 HNISN1I6QO 44.9981 || 220 ISNI4N160 44.9981
221 HUNINTEO 46.0053 || 222 HNINTTO 45.0053
223 12¢160 27.9949 || 224 13¢160 28.9983
225 2180 29.9992 || 226 2cl70 28.9991
227 B30 31.0025 || 228 1BCI70 30.0025
229 12CH, 16.0313 || 230 BCH, 17.0347
231 12CH3D 17.0376 | 232 160160 31.9898
233 160180 33.9941 || 234 160170 32.9940
235 HN160 29.9980 || 236 I5N160 30.9950
237 HNI8O 32.0022 || 238 328160y, 63.9619
239 348160y, 65.9577 || 240 N160, 45.9929
241 14NH; 17.0265 || 242 15NH; 19.0236
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Tabelle B.1: Weiter: Auszug der Molekiilliste aus molx.f

Int Isotopolog Molmasse | Int Isotopolog Molmasse
243 HMNT604 62.9956 || 244 50H 17.0027
245 BOH 19.0070 || 246 60D 18.0090
247 HYF 20.0062 || 248 H35C1 35.9767
249 H37Cl1 37.9737 || 250 H™Br 79.9262
251 H3' Br 81.9241 | 252 H!271 127.9123
253 35C1160 50.9638 || 254 371160 52.9608
255 16012329 59.9670 || 256 16012348 61.9628
257 16013329 60.9703 || 258 160120333 60.9664
259 18012329 61.9712 || 260 H, 12C160 30.0106
261 H, 13C160 31.0139 || 262 H, 12C180 32.0148
263 H16035C1 51.9716 || 264 H'6037Cl1 53.9686
265 NN 28.0061 || 266 H12CMN 27.0109
267 H3CHUN 28.0143 || 268 H2C®N 28.0079
269 12CH3%5C1 49.9923 || 270 12CH;3%7Cl 51.9894
271 H, 160, 34.0055 || 272 R2C12CH, 26.0157
273 2C13CH, 27.0190 || 274 2C12CHg 30.0470
275 31PH, 33.9972 || 276 2o, 65.9917
277 32919 145.9625 | 278 H, 328 33.9877
279 H, 348 35.9835 || 280 H, 338 34.9871
281 | HM2C50'6OH 46.0055 || 282 H'60, 32.9977
283 | 33CI'SONI0, |  96.9567 || 284 | 37CI'SOMNI60, |  98.9537
285 UNI6O+ 29.9980 || 286 HO™Br 95.9211
287 H'6O8'Br 97.9190 || 288 R2c2CcHy 28.0313
289 R2C13CHy 29.0347 || 290 12CH; 'OH 32.0262
291 0CaH 26.9906

Im Folgenden bezeichnet Int immer die interne numerische Repréisentation des Zweiges bzw.
des elektronischen Ubergangs in PHOENIX.

Die letzte Ziffer 0’ in der internen Reprisentation /nt wurde zur Markierung von fehlerhaf-
ten, unbekannten Eintrigen benutzt, um diese spiter leicht finden zu kénnen. Daher gibt es
keine Zahlen wie 10, 20 etc. die auf 0 enden. Die Anzahl der jeweiligen Zweige des Isotops
ist in der dazugehdrigen Spalte angegeben. Wie man sieht, gibt es kaum Ausreisser bei den
Zweigen und selbst der seltenste kommt mehrere hundert Male vor.

Etwas anderes gilt fiir die vorkommenden elektronischen Ubergiinge. Hier ist der Unter-
schied in der Anzahl der B3 — E3 Ubergiinge bei den TiO Isotopologen deutlich.
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Int | Zweig | °Ti'°0 47Ti'60 ®Ti0 PTi0 SITilf0
1| R1 134732 133483 177382 134732 128846
2| R2 122459 121460 156000 122459 117903
3| R3 123050 121930 156927 123050 118133
4] P1 134439 133165 177344 134439 128671
5 P2 122191 121135 155837 122191 117633
6| P3 123375 122395 157801 123375 118758
71 Q1 117779 116370 155388 117779 111470
8| Q2 106052 105013 136542 106052 101239
91 Q3 109110 108006 139584 109110 104006

11| R 101004 99873 132003 101004 95878

12| P 100433 99256 130968 100433 95280

13| Q 86776 85815 117493 86776 82249

14 | OP12 54829 53942 86251 54829 50767

15 | QP21 53852 52953 83945 53852 49798

16 | OP23 53954 53062 84425 53954 49986

17 | QP32 54006 53084 84421 54006 49950

18 | SR21 53638 52819 82044 53638 49854

19 | SR32 53526 52665 82343 53526 49653

21 | RQ21 60841 60020 87463 60841 57193

22 | RQ32 61143 60172 88565 61143 57436

23 | QR12 52138 51312 81089 52138 48242

24 | QR23 51332 50489 79509 51332 47384

25 | PQI12 60093 59188 85328 60093 56581

26 | PQ23 58963 58070 83082 58963 55609

27 | SQ31 21610 20995 41943 21610 18731

28 | TR31 16657 16104 35838 16657 14411

29 | RP31 15509 15030 34064 15509 13219

31 | PR13 14722 14250 32874 14722 12400

32 | OQ13 20699 20091 40767 20699 17785

33 | NP13 15953 15492 34770 15953 13733

Tabelle B.2: Anzahl der Zweige bei den TiO Isotopologen von Plez.
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Int | Plez | Ubergang | *°Ti'°0 4TTi'60 #®Ti%0 #Ti®0 59Til60
1| A a 254356 252080 334133 243809 243662
2 | B B 60760 60319 76880 58607 58639
3| G 7y 415321 410349 574680 392791 392833
4 | H ol 1081891 1068532 1474820 1022693 1023128
5| D ) 103639 102320 138995 98041 98085
6 | E € 114051 111078 221696 99931 99768
7| P o) 59676 58699 84074 55190 55191
8 | C | B3-E3 1033 656 36197 0 0
9 | F a-f 64138 63606 80515 61506 61492

Tabelle B.3: Bezeichnung des elektronischen Ubergangs beim TiO, dessen numerische Co-
dierung im Programm (/nf) und bei Plez und die Anzahl bei den einzelnen Isotopologen.

Int | Zweig VO || Int | Zweig VO || Int | Zweig VO
1| R1 | 110916 || 18 | RP31 | 47013 || 36 | OP34 | 63849
2| R2 | 108062 || 19 | PR13 | 47511 || 37 | QR12 | 64018
31 R3 | 108858 || 21 | PQ12 | 82985 || 38 | OP23 | 65012
4 R4 111013 || 22 | PQ34 | 82530 || 39 | OP12 | 64734
5| P1 | 111234 || 23 | RP42 | 46145 || 41 | TR42 | 47475
6 P2 108248 || 24 | PR24 | 47441 || 42 | SQ42 | 50466
71 P3 | 108096 | 25 | TR31 | 47995 || 43 | SQ31 | 51244
8| P4 | 110254 || 26 | NP13 | 48482 || 44 | OQ24 | 51550
9| Ql 71385 || 27 | SR43 | 64339 || 45 | OQ13 | 51626

11 ] Q2 69028 || 28 | SR32 | 65010 || 46 | NP24 | 47835

12 | Q3 69123 || 29 | SR21 | 64569 || 47 | TQ41 | 27760

13| Q4 70867 || 31 | QR34 | 64137 || 48 | UR41 | 25408

14 | RQ32 | 84634 || 32 | QP43 | 63227 || 49 | NQ14 | 28980

15 | PQ23 | 84786 || 33 | QP32 | 64357 || 51 | SP41 | 23406

16 | RQ43 82417 || 34 | QP21 | 64405 || 52 | MP14 | 26540

17 | RQ21 | 83216 || 35 | QR23 | 64852 || 53 | OR14 | 24514

Tabelle B.4: Anzahl der Zweige fiir beide VO Isotope gemeinsam. Es wurde eine andere
Nummerierung der Zweige als die beim TiO gewihlt.

Int | Plez | Ubergang VO
1 A « 1317256
2 B 16} 1420988
8 C B3-E3 433308

Tabelle B.5: Bezeichnung des elektronischen Ubergangs beim VO, dessen numerische Co-
dierung im Programm (Inf) und bei Plez und die Anzahl des jeweiligen Ubergangs. Die
Nummerierung entspricht der der Ubergiinge des TiO in Tabelle B.3.
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Int | Zweig | Total A-X B-X || Int | Zweig | Total A-X B-X
R1 | 3543 1787 1756 || 17 | RQ21 | 3536 1770 1766
R2 | 3505 1771 1734 | 21 | PQ12 | 3576 1802 1774
P1 | 3543 1781 1762 | 29 | SR21 | 1776 1776 0
P2 | 3465 1729 1736 || 34 | QP21 | 1736 1736 0
Q1 1812 1812 01 37 | QR12 | 1773 1773 0
Q2 | 1760 1760 01 39| OP12 | 1766 1766 0

= O O Ut N =

1

Tabelle B.6: Anzahl der Zweige fiir CaH, sortiert nach den elektronischen Ubergiingen A-X
und B-X. Die Nummerierung der Zweige entspricht der des VO Molekiils in Tabelle B.4.



Anhang C

Glossar: englische Begriffe

Englisch

Deutsch

ab initio calculation

active galactic nuclei (AGN)

atomic number

binning

bound-bound transition

bound-free transition

branch ratio

cataclysmic variables (CV)

equation of state (EOS)

excitation energy

free-free transition

half-width at half-maximum (HWHM)

input / output (I/O)

isotopologue

isotopomer

local thermodynamic equilibrium
(LTE)

mixing length theory (MLT)

non-local thermodynamic equilibrium
(NLTE)

partial pressure

root mean squared velocity (r.m.s.
velocity)

source function

transition id

’ab initio’ Berechnung

Aktive Galaktische Kerne

Kernladungszahl / Ordnungszahl (Z)

(Klassen-) Einteilung

gebunden-gebunden Ubergang

gebunden-frei Ubergang

Zweig Kennziffer

kataklysmische Variable

Zustandsgleichung

Anregungsenergie

frei-frei Ubergang

halbe Breite bei halber Hohe

Eingabe / Ausgabe

Isotopolog

Isotopomer

lokales thermodynamisches
Gleichgewicht

Mischungsweg-Theorie

nicht-lokales thermodynamisches
Gleichgewicht

Partialdruck

Wurzel aus dem mittleren
Geschwindigkeitsquadrat

Ergiebigkeitsfunktion (Quellfunktion)

Ubergangskennzeichnung

Tabelle C.1: Die in der Diplomarbeit verwendeten englischen Begriffe.
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