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Zusammenfassung

Die Erzeugung astronomischer Daten durchlduft eine rasante Entwicklung. Mittlerweile liefern Te-
leskope kontinuierlich mehrere Terabyte an Beobachtungsdaten pro Tag. Simulationen benétigen nur
wenige Tage um mehrere hundert Terabyte an Daten zu produzieren. Das Ende der Erzeugung immer
groferer Datenmengen in immer kiirzerer Zeit ist jedoch noch lange nicht erreicht. In etwa zehn Jahren
wird die Exabyte-pro-Tag-Grenze iiberschritten werden. Um mit dieser Entwicklung mithalten und die
Daten auch verarbeiten zu konnen wurde Anfang des Jahrtausends das Virtuelle Observatorium (VO)
gegriindet. Ziel des VOs ist es, die astronomischen Daten iiber das Internet zugénglich zu machen, Stan-
dards fiir eine einheitliche Verarbeitung zu definieren und intuitiv zu bedienende Analysewerkzeuge zu
entwickeln, die eine schnelle Datenverarbeitung ermoglichen und auf viele unterschiedliche Datensitze
angewandt werden konnen. Vor allem durch die Bemiihungen des VOs ist es moglich, Astronomie nach
heutigen Standards zu betreiben.

Der deutsche Beitrag zum VO wird durch das German Astrophysical Virtual Observatory (GAVO) ge-
leistet. Im Rahmen von GAVO wurden vom Institut fiir Astronomie und Astrophysik Tiibingen (IAAT)
VO-Dienste entwickelt, tiber die theoretische Sternspektren iiber das Internet zur Verfiigung gestellt
werden und Spektralanalyse jedem einfach und ohne viel Hintergrundwissen ermoglicht wird. Mit den
Diensten konnen Spektralanalysen auf drei verschiedenen Niveaus durchgefiihrt werden. Der Nutzer
kann bereits berechnete synthetische Spektren iiber den TheoSSA-Dienst herunterladen. Fiir genauere
Analysen konnen iiber den TMAW-Dienst individuelle Spektren erzeugt werden. Erfahrene Nutzer kon-
nen die zugrunde liegenden Atomdaten aus der TMAD-Datenbank herunterladen und fiir eigene Stern-
atmosphirenprogramme verwenden. Die vorliegende Arbeit beschiftigt sich mit der Weiterentwicklung
dieser Dienste. Dafiir wurden sowohl die bestehenden Dienste erweitert als auch neue Dienste erzeugt
und diese in Spektralanalysen angewandt.

TIRO: Mit diesem neu entwickelten Dienst kann der VO-Nutzer individuelle Querschnitte und Modell-
atome fiir Eisengruppenelemente berechnen lassen. Motivation fiir die Einfithrung des TIRO-Dienstes
ist, dass die Eisengruppenelemente starke Auswirkungen auf die Atmosphérenstruktur und damit auf die
gesamte Analyse haben konnen. Sie verursachen die Line-Blanketing-Effekte, die sich auch auf die Lini-
enprofile anderer Elemente auswirken. Die Beriicksichtigung der Eisengruppenelemente erfolgt aufgrund
ihrer Vielzahl an Energieniveaus und zugehdrigen Linieniibergidngen jedoch nicht analog zu anderen Ele-
menten. Ein statistisches Verfahren ist nétig, um die Energieniveaus zu kombinieren und die Querschnitte
zu samplen und so zu wenigen zusammenzufiigen. Dieses Verfahren wird in einem separaten Schritt vor
der Modellatmosphirenberechnung durchgefiihrt und basiert auf dem bestehenden IrOnlc-Programm.

Um eine Verbesserung und Beschleunigung des IrOnlc-Programms zu erreichen, wurden einige sei-
ner Parameter und Unterprogramme getestet und die Bedienung des Programms durch den webbasierten
TIRO-Dienst verdndert. Damit konnen realistischere Querschnitte zweimal schneller als zuvor erzeugt
werden. Zusitzlich wurde eine Datenbank aufgebaut, basierend auf einem sehr feinen Frequenzgitter.
Bei jeder Anfrage wird nun gepriift, ob eine Interpolation der Querschnitte aus dieser Datenbank mog-
lich ist. Damit wird die Wartezeit von Tagen auf wenige Minuten verkiirzt. Ist dies nicht moglich, wird
die Berechnung auf einem von Nutzer hochgeladenen oder nach Nutzervorgaben automatisch erzeugten
Frequenzgitter durchgefiihrt. Die dem Programm zugrunde liegenden Atomdaten werden stindig erwei-
tert und (zum Teil im Rahmen dieser Arbeit) fiir das IrOnlc-Programm regelmifig aktualisiert.

TMAW: Mit diesem Dienst kann der VO-Nutzer individuelle Sternspektren berechnen lassen. Dafiir
miissen nur die fundamentalen Parameter der Sternatmosphire auf einer Webseite angegeben werden,
die Berechnung wird anschlieend automatisch durchgefiihrt. Fiir den bestehenden TMAW-Dienst wur-
de eine Qualitétskontrolle eingefiihrt, die dem Administrator die Betreuung des Dienstes erleichtert und
dem Nutzer Informationen iiber die Genauigkeit der resultierenden synthetischen Spektren im Vergleich
zu von einem Experten mit dem selben Sternatmosphérencode berechneten, detaillierteren Spektren lie-
fert. AuBBerdem wurde die Modellierung von TMAW-Spektren auf Computern, die iiber das AstroGrid-D



zugénglich sind, ausgebaut und die Berechnung der synthetischen Modelle um weitere Schritte ergéinzt,
die die Genauigkeit der TMAW-Spektren steigern, aber dennoch wenig zusétzliche Rechenzeit bendtigen.

Anwendung von IrOnlc und TMAW in der Spektralanalyse: Im Rahmen der Einfithrung einer
Qualititskontrolle fir TMAW wurden differentielle Spektralanalysen fiir ausgewihlte heliumreiche,
heile unterleuchtkriftige Sterne und PG 1159-Sterne durchgefiihrt und deren Ergebnisse mit TMAW-
Resultaten verglichen. Fiir die unterleuchtkriftigen Sterne wurde dafiir zuerst eine Analyse mit HHe-,
spiater HHeCNO-Modellen durchgefiihrt, die eine niedrigere Effektivtemperatur der Objekte zum Ergeb-
nis hat. Die Parameter der PG 1159-Sterne wurden zuerst mit HHeCNONe-Modelle ermittelt. Ein Ver-
gleich der jeweils resultierenden Modelle beider Objektklassen mit TMAW-Modellen zeigt, dass TMAW
fiir Analysen, die maximal 4% bis 12% in der resultierenden Effektivtemperatur und 4% bis 6% in der
Oberflichenschwerebeschleunigung von den detaillierteren Analysen mit dem selben Sternatmosphéren-
code abweichen, geeignet ist. Diese Genauigkeit iibertrifft die Erwartungen (10% bei den Fliissen und
20% bei den aus einer Analyse resultierenden Parametern) deutlich.

Um die Auswirkung der neuen Atomdaten fiir Eisengruppenelemente auf das Ergebnis einer Analyse
zu untersuchen wurden in die finalen Modelle der heilen unterleuchtkriftigen Sterne Eisengruppenle-
mente eingefiigt. Fiir die PG 1159-Sterne wurde eine vollstindige Analyse, die zusitzlich zu den Eisen-
gruppenelementen auch Spurenelemente einschlieft, durchgefiihrt. Dadurch kann gezeigt werden, dass
sich die aus einer Analyse resultierende Effektivtemperatur und Oberflichenschwerebeschleunigung bei
Vernachldssigung der Eisengruppenelemente um bis zu ca. 10% dndern kann.

AuBerdem wurden die Auswirkungen der erweiterten Atomdaten fiir Eisengruppenelemente auf den
Flussverlauf von Modellen wasserstoffreicher, heiler unterleuchtkréftiger Sterne untersucht, bei denen
extrem hohe Eisengruppenhiufigkeiten vermutet bzw. in fritheren, optischen Analysen festgestellt wur-
den. Es zeigt sich, dass die Eisengruppenelemente eine deutliche Absenkung des UV-Flusses verursachen
konnen, die in den Beobachtungen bisher nicht erklédrt werden konnte. Die dafiir notigen stark erhdhten
Eisengruppenhiufigkeiten haben auflerdem Einfluss auf die Balmerlinien. Fiir eine Analyse einzelner
Spektrallinien der Eisengruppenelemente sind die Unsicherheiten in den Atomdaten allerdings zu hoch
und die spektrale Auflésung der vorhandenen Beobachtungen nicht ausreichend. Ein weiteres Resultat
ist, dass im Rahmen dieser Arbeit berechnete Diffusionsmodelle die extrem hohen Eisengruppenhéaufig-
keiten erklidren konnen, chemisch homogene Atmosphiren die Beobachtung fiir die untersuchten Objekte
allerdings besser reproduzieren.

TMAD: Ein weiterer Beitrag zur Spektralanalyse iiber das Internet ist die Erweiterung der TMAD-
Modellatomdatenbank. Durch die neuen Ionen sind Haufigkeitsbestimmungen zusétzlicher Elemente
moglich, wodurch z.B. weitere Riickschliisse auf die Fusionsprozesse in Sternen moglich sind.

TEUV: Im EUV-Wellenldngenbereich hat die interstellare Absorption, verursacht durch gebunden-frei-
Ubergiinge einzelner Ionen groBen Einfluss auf den beobachteten Flussverlauf von Sternen. Existierende
Programme modellieren diese Absorption meist nur fiir die Ionen H1, He I und He 11. Zur interstellaren
Absorption im EUV-Bereich konnen zusitzlich die Ionen der Elemente C, N und O bis zur Ionisations-
stufe 111 beitragen. Der neue TEUV-Dienst ermoglicht dem VO-Nutzer die Modellierung der Absorption
durch Ionen von H, He, C, N und O basierend auf Opacity Project-Daten. Gesteuert wird er iiber eine im
Rahmen dieser Arbeit entwickelte Webseite, auf der der Nutzer (interaktiv) verschiedene Parameter, die
das interstellare Medium beschreiben, anpassen kann.

Die im Rahmen dieser Arbeit durchgefiihrten Tests anhand verschiedener Objekte zeigen, dass die
neuen und erweiterten Tiibinger VO-Dienste einen wichtigen Beitrag zur Spektralanalyse im VO liefern.
Sie ermoglichen die Analyse unterschiedlicher Objekte — ohne selbst Rechenzeit in die Modellrech-
nung zu investieren — sowohl einer breiten Nutzergemeinde als auch den Spezialisten. Durch die neuen
Dienste konnen Spektralanalysen iiber das VO realistischer und mit einer hheren Genauigkeit als zuvor
durchgefiihrt werden.
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Summary

Astronomical data production experiences a rapid evolution. Today’s telescopes steadily produce se-
veral terabyte of observational data each day. Simulations need only few days to generate a few hundred
terabyte of data. Generating more and more data in less time will go on. The exabyte-per-day limit will
be reached in about ten years. To keep up with this evolution and to be able to handle the amount of
data, the Virtual Observatory (VO) was established at the beginning of the century. Its aims are making
astronomical data accessible via the internet, developing standards for uniform data handling and gene-
rating intuitively operated tools for fast processing of as many datasets as possible. Doing astronomy by
today’s standards is mainly possible because of these efforts.

The German contribution to the VO is called German Astrophysical Virtual Observatory (GAVO). Wit-
hin the GAVO project, the Institute for Astronomy and Astrophysics Tiibingen developed VO services to
make theoretical stellar spectra accessible and furthermore to enable everybody to perform spectral ana-
lysis easily and without detailed knowledge. With these services spectral analysis can be done on three
levels. Pre-calculated synthetic spectra can be downloaded via the TheoSSA service. For more detailed
analyses individual spectra can be created with the TMAW service. Experienced users can download
the underlying atomic data from the TMAD database to use it as input for their own model-atmosphere
codes. This work deals with the further development of these services by improving the existing services
and creating new ones. Additionally the new and improved services were tested in spectral analyses.

TIRO: This new service enables the user to generate cross-sections and model atoms for iron-group
elements. The motivation behind this tool is the possible strong effect of iron-group elements on the
structure of the stellar atmosphere and thereby on the result of the analysis. They cause the line blanketing
effects that also affect lines of other species. Due to the huge number of energy levels and lines iron-group
elements cannot be accounted for as other elements. Hence a statistical treatment is used to combine the
levels and sample the lines. This treatment is already implemented in the existing /rOnlc program that
is used in a separate step executed before of the model atmosphere is calculated.

To improve and accelerate the /rOnlc program, several of its parameters and subroutines were tested
and the handling of the program (via the web-based TIRO service) was restructured. More realistic cross-
sections can be calculated two times faster now. Additionally a database based on a very fine frequency
grid was built up. TIRO checks every request if an interpolation between database values is possible. This
reduces the waiting time from days to minutes. If this is not possible, the calculation is performed for an
uploaded or specifically created frequency grid. The underlying atomic data for /rOnlc are constantly
extended and (partly within this work) regularly updated.

TMAW: This service provides the user with individually calculated synthetic spectra. Therefore only the
fundamental parameters have to be entered on the web interface, the calculation is performed automati-
cally. A quality control was established for the TMAW service that enables the user to judge the quality of
the resulting synthetic spectra compared to more detailed spectra calculated by an expert with the same
model-atmosphere code. Furthermore it enables easier handling of the service by the administrator. Ad-
ditionally the calculation of TMAW models on computer resources of AstroGrid-D was improved. Extra
calculation steps were introduced for all TMAW calculations to enhance the accuracy of the models with
only little additional calculation time.

Application of IrOnlc and TMAW to spectral analysis: Within the establishment of a quality control
for the TMAW service differential spectral analyses were performed for heliumrich, hot subdwarf stars
and PG 11509 stars. The outcomes were compared to TMAW results. For the hot subdwarf stars an analysis
with HHe, later HHeCNO models was performed. The resulting effective temperatures are lower than
the literature values. The parameters of the PG 1159 stars were determined with HHeCNONe models
first. A comparison of the resulting models of both object classes to TMAW models shows that TMAW is
suitable for analyses that deviate maximum 4% to 12% in effective temperature and 4% to 6% in surface
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gravity from results of more detailed analyses performed with the same model-atmosphere code. This
accuracy clearly exceeds the expectations (10% in fluxes and 20% in resulting parameters of an analysis).

To investigate the effects of the new iron-group atomic data on the results of the analysis, iron-group
elements were included in the final models of the hot subdwarf stars. For the PG 1159 stars a complete
analysis was performed that includes trace elements additionally to iron-group elements. These investi-
gations show that the resulting effective temperature and surface gravity of an analysis can be changed
by about 10% by including iron-group elements.

Besides, the effect of the updated iron-group data on the overall flux shape of hot subdwarf star models
was examined. Very high iron-group abundances were suspected in the atmospheres or found in previous
optical analyses of these stars. The investigation shows that iron-group elements can cause very low
fluxes in the UV wavelength range that could not be explained in the observations by now. The high iron-
group abundances also have effects on the Balmer lines. However, the underlying uncertainties of the
atomic data are too high and the spectral resolution of the available observations is not good enough for
detailed line profile analysis of iron-group elements. Another result is that diffusion models calculated
within this work confirm these high iron-group abundances but the observations of the considered objects
are reproduced better with homogeneous models.

TMAD: Another contribution to enable spectral analyses via the internet is the extension of the TMAD
model-atom database. With the new ions, abundance determinations of additional elements are possible
whereby e.g. further conclusions on nuclear processes in stars can be drawn.

TEUV: In the EUV wavelength range, interstellar absorption caused by bound-free absorption of ions
has a big influence on the observed fluxes of stars. Existing programs model these effects mainly for
the ions H1, He 1 und He 11. However, ions of the elements C, N, and O with ionization stages up to III
can be conducive to interstellar absorption in the EUV range. The newly created TEUV service enables
the user to model interstellar bound-free absorption caused by ions of the elements H, He, C, N, and O
based on Opacity Project data. It is controlled via a newly developed web interface where the user can
(interactively) adapt the parameters of the interstellar medium.

The tests performed within this work and based on various objects show that the newly created and ex-
tended VO services built in Tiibingen importantly contribute to spectral analyses in the VO. The services
enable the community as well as specialists to analyze different objects — without spending computing
time to calculate the stellar atmosphere. With the new services spectral analyses via the VO can be
performed with higher accuracy than before.
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1. Einleitung

Seit Ende der 1990er Jahre erfolgt die Produktion astronomischer Daten mit einer stark beschleunigten
Entwicklung. Sie folgt dabei dem Moore’schen Gesetz (Moore, 1965), das die Verdopplung der Zahl
der Transistoren auf einem Computerchip etwa alle 18 Monate beschreibt (Abb. 1.1'). Dies liegt zum
einen an immer groBeren Teleskopen und Detektoren, zum anderen hat sich der Betrieb der Teleskope
und ihrer Instrumente gewandelt. Multi-Objekt-Spektrographen liefern mittlerweile Spektren Hunderter
Objekte gleichzeitig und mit so genannten Survey-Teleskopen wird der gesamte Himmel kontinuierlich
beobachtet. Die Speicherung der Daten benétigt beispielsweise fiir die bereits abgeschlossenen Teil-
projekte des Sloan Digital Sky Survey (SDSS?, 120 Megapixel-Kamera) 150 TB, wihrend das geplante
Large Synoptic Survey Telescope (LSST?, 3.2 Gigapixel-Kamera) etwa 30 TB pro Tag produzieren wird,
was bei einer Laufzeit von zehn Jahren 60 PB Speicher allein fiir die Rohdaten voraussetzt.
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Abbildung 1.1.: Die Entwicklung der Speicherkapazitit von Festplatten.

Eine zusétzliche Herausforderung entsteht durch den Datentransfer, der nétig ist, um die riesigen Da-
tenmengen vom Teleskop zum Speicherort zu transportieren und dort zu verarbeiten. Wird zum Beispiel
die Datenmenge der beiden abgeschlossenen SDSS-Projekte (150 TB) iiber eine Internetleitung mit einer
Rate von 10 MB pro Sekunde iibertragen, so benotigt dieser Transfer etwa 170 Tage.

Das geplante Square Kilometer Array (SKA*) wird ab etwa 2020 jeden Tag etwa ein Exabyte an
Daten aufnehmen. Ein Transport dieser Datenmenge ist vergleichbar mit der Grofe der momentan téiglich
weltweit iiber das Internet iibertragenen Daten.

Auch theoretische Simulationen folgen diesem Trend der Erzeugung immer groflerer Datenmengen in
immer kiirzerer Zeit. Bereits die Millennium-Simulation® (2005) belegte das Rechenzentrum der Max-
Planck-Gesellschaft in Garching fiir einen Monat, benétigt 25 TB Speicher und simulierte ca. 20 Millio-
nen Galaxien mit 10'° Teilchen. Aktuelle Simulationen wie Millennium XXL beriicksichtigen mehr als

"http://www.tomshardware.co.uk/hard-drive-magnetic-storage—hdd, review-32264-7.html
und http://www.jst.go.Jjp/EN/research/bt08_en.html, abgerufen: 01.12.2012.

http://www.sdss.org/

‘http://www.lsst.org/lsst/

‘http://www.skatelescope.org/

5http://www.mpa—garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/

®http://galformod.mpa-garching.mpg.de/dev/mxxlbrowser/



3 x 10" Teilchen und benostigen (mehrere) hundert TB an Speicherplatz.

Eine klassische Auswertung der Daten, also der Transfer zum eigenen Arbeitsplatz, die Datenredukti-
on sowie die Speicherung am institutseigenen Rechner, ist mit diesen Datenmengen nicht mehr moglich.
Bei einigen aktuellen Teleskopen wie z.B. Pan-STARRS’ geschieht die Reduktion und Bearbeitung der
Beobachtungen bereits vor Ort (also in der Zentrale am Standort oder am Fuf} des Berges) und nur die
wichtigsten Daten werden in zentralen Datenbanken gespeichert. Von dort kdnnen sie vom Nutzer her-
untergeladen und direkt analysiert werden. Mit der weiterhin steigenden Datenmenge sind jedoch auch
in Zukunft neue Losungen fiir die Verarbeitung, den Transport und die Speicherung der Daten notig.

Als Reaktion auf diese Situation entstanden die Ideen des Virtuellen Observatoriums (VOs). Bereits in
den 1970er Jahren wurden erste Datenbanken und einheitliche Dateiformate geschaffen. Seit Anfang des
Jahrtausends entstehen Organisationen, die sich im Rahmen des VOs um die Entwicklung von Standards
zur einheitlichen Beschreibung und einfachen, schnellen Verarbeitung der Daten bemiihen. Mittlerweile
werden die meisten Daten in Datenbanken gespeichert, die mit globalen Suchfunktionen iiber das Inter-
net abgefragt werden konnen. Services und Tools wurden und werden entwickelt, die eine einheitliche,
schnelle Verarbeitung und Darstellung der Daten (meist web basiert und intuitiv zu bedienen) ermdogli-
chen.

Im Rahmen des Virtuellen Observatoriums wurden von der Tiibinger Arbeitsgruppe ,,Optische und
UV-Astronomie® Dienste entwickelt, die modellierte Sternspektren iiber das Internet zugénglich ma-
chen. Je nach Fachkenntnis beziechungsweise Zielsetzung kann der Nutzer bereits berechnete Spektren
herunterladen, individuelle Spektren berechnen lassen oder auf die zugrunde liegenden Atomdaten als
Input fiir eigene Sternatmosphédrenprogramme zugreifen. In der Anfangsphase sind diese Dienste auf
dem Tiibinger Programm zur Modellierung von Sternatmosphiren basiert, konnen aber von allen Stern-
atmosphérenprogrammen genutzt werden.

Die vorliegende Arbeit beschiftigt sich mit diesen Diensten. Sie werden aktuell vor allem fiir die
Analyse von Sternen kurz vor ihrem Endstadium, dem so genannten Weillen Zwerg-Stadium verwen-
det. Die Arbeit auf diesem Gebiet ist von besonderem Interesse, da sie Riickschliisse auf die Prozesse
im Inneren eines Sterns wihrend fritherer Entwicklungsphase zulédsst und so zum Verstdndnis und zur
Uberpriifung der Sternentwicklungstheorie insgesamt beitriigt. Das hierbei angewandte Verfahren ist die
Spektralanalyse. Im Innern des Sterns laufen wéhrend seiner Entwicklung verschiedene nukleare Reak-
tionsprozesse ab. Dabei entstehen hochenergetische Photonen, die auf ihrem Weg aus dem Stern heraus
durch Strahlungs- und Streuprozesse behindert werden und so beispielsweise bei der Sonne etwa 107
Jahre bendtigen, um sie zu verlassen. Bei jedem dieser Prozesse erfahren sie eine Verschiebung ihrer
Wellenlidnge bzw. Energie. Zuletzt wechselwirken sie mit den Atomen (oder freien Elektronen) in der
Atmosphire des Sterns. Das resultierende Licht des Sterns wird von Spektrographen nach Wellenléingen
zerlegt. An dieses beobachtete Spektrum wird im Rahmen einer Spektralanalyse ein Modell angepasst,
um Aussagen iiber die Temperatur, Oberflichenschwerebeschleunigung und chemische Zusammenset-
zung der Sternatmosphire machen zu konnen.

In diesem einleitenden Kapitel der Arbeit wird zuerst auf den Ursprung des Lichts eines Sterns und
die Komponenten eines Sternspektrums eingegangen. AnschlieBend wird die Entwicklung von Sternen
mit Anfangsmassen zwischen 0.8 und 8 Sonnenmassen (M), die ihr Leben als Weilie Zwerge beenden,
kurz beschrieben. Dann wird auf die Beobachtungen, die zur Analyse dieser Sterne kurz vor dem Weilen
Zwerg-Stadium wichtig sind und die Modellierung dieser Spektren eingegangen. Im folgenden Abschnitt
werden die Aufgaben und Ziele des VOs allgemein und der deutsche Beitrag dazu vorgestellt. Am Ende
des Kapitels wird ein Uberblick iiber den Aufbau und die Ziele dieser Arbeit gegeben.

"http://pan-starrs.ifa.hawaii.edu/public



1.1. Spektralanalyse und Sternentwicklung
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Abbildung 1.2.: Modellspektrum zweier Sternatmosphéren mit log g = 7.0, 70% Wasserstoff und 30%
Helium (Massenbruchteile) und T.g = 100000K (rot) und T.g = 50000K (blau).
Zusitzlich ist die Lage der einzelnen Linien und gebunden-frei-Absorptionskanten ein-
gezeichnet.

Fast das gesamte Wissen iiber Sterne haben wir durch die Analyse ihres Lichts erlangt. Es entsteht in
Form von hochenergetischen Photonen im Innern der Sterne bei den dort ablaufenden Kernfusionspro-
zessen. Aufgrund der hohen Opazitit des Plasmas konnen die Photonen nicht direkt entweichen, sondern
werden auf ihrem Weg nach auBlen gestreut, wodurch sie Energie verlieren. Bevor das Plasma optisch
diinn wird und die Photonen den Stern verlassen konnen, wechselwirken sie mit den Elementen der
Atmosphire durch Absorption, Emission und Streuung.

Die Analyse dieser Photonen ist unsere wichtigste Informationsquelle, um die Zusammensetzung und
den Aufbau der Sterne bzw. ihrer Atmosphire, die Prozesse, die im Sterninneren ablaufen, und die Stern-
entwicklung zu verstehen. Fiir die Analyse stehen mehrere Methoden zur Verfiigung. Beispielsweise
konnen mit Hilfe von Lichtkurven pulsierende Sterne erforscht oder Begleitsterne entdeckt werden und
die Helligkeit und Farbe (Differenz zweier Filterhelligkeiten) kann Riickschliisse auf das Alter von Stern-
haufen oder auf die Temperatur einzelner Sterne geben. Das wichtigste Verfahren zur Analyse des Lichts
ist allerdings die Spektroskopie. Dafiir wird das Licht eines Sterns mit Hilfe eines Prismas oder Gitters
nach Wellenldngen zerlegt (Abb. 1.2). Newton (1671), der hierfiir den Begriff ,,Spektrum® geprigt hat,
entdeckte auf diese Weise, dass sich das weille Sonnenlicht aus einzelnen (optischen) Farben zusam-
mensetzt. Lange Zeit wurde ausschlieBlich der optische Wellenldngenbereich betrachtet, bis Herschel
(1800) zum ersten Mal die Infrarotstrahlung, die sich direkt an den optischen Wellenldngenbereich zu
langeren Wellenldngen hin anschlieit, detektieren konnte. Die UV-Strahlung, die am anderen Ende des
optischen Wellenldngenbereichs die Skala fortsetzt, wurde ein Jahr spiter von Ritter (1801) nachgewie-
sen. Der analysierbare Wellenldngenbereich wurde so innerhalb kurzer Zeit deutlich erweitert. Nicht
lange danach folgten weitere grundlegende Entdeckungen als von Fraunhofer (1817) erstmals Linien
im optischen Spektrum der Sonne nachweisen konnte (Abb. 1.3 8) und Kirchhoff (1859) zusammen mit
Bunsen entdeckte, dass diese Linien eindeutig bestimmten chemischen Elementen zugeordnet werden
konnen. Mit diesen fundamentalen Entdeckungen wurde der Grundstein zur modernen Spektralanaly-
se gelegt. Heute ist der gesamte Wellenldngenbereich von den Gammastrahlen bis zu den Radiowellen
beobachtungstechnisch zuginglich und kann zur Analyse der Sterne verwendet werden.

Shttp://www.deutsches—-museum.de/presse/presse-2008/tag-der—archive/#c28337, abgerufen:
01.10.2012



Abbildung 1.3.: Die von Joseph von Fraunhofer (1814) entdeckten Absorptionslinien im Sonnenspek-
trum (unten). Oben ist die Intensitétsverteilung des Sonnenspektrums dargestellt. (Foto:
Deutsches Museum)

Das Spektrum eines Sterns setzt sich aus mehreren Bestandteilen zusammen. Es besteht aus einem
Kontinuum, das ein von der Effektivtemperatur (7,g) abhingiges Maximum besitzt. Aulerdem beinhal-
tet es Absorptions- und Emissionslinien, die von Elektroneniibergidngen zwischen den Energieniveaus
der chemischen Elemente der Atmosphire des Sterns stammen. Diese Linien haben eine, fiir das je-
weilige Element mit dem die einzelnen Photonen zuletzt wechselwirkten, charakteristische Energie und
damit Wellenldnge. Zusitzlich zu den Linien sind Absorptionskanten zu sehen, die von gebunden-frei-
Ubergiingen (Photoionisationen, Kapitel 2.1) verursacht werden.

Fiir die Auswertung eines Spektrums, eine prizise Bestimmung der Sternatmosphirenparameter, ist
die Modellierung der Atmosphére und ein Vergleich des berechneten synthetischen Spektrums (spectral
energy distribution, SED) mit dem beobachteten noétig. Die Parameter der Modellatmosphire werden
dabei so lange angepasst, bis Modell und Beobachtung iibereinstimmen. Dadurch kénnen Riickschliisse
auf die Parameter einer Sternatmosphéire (Effektivtemperatur 7g, Oberflichenschwerebeschleunigung
log g und chemische Zusammensetzung) des Sterns gezogen werden.

Das Ziel der mit Hilfe der Spektralanalyse gewonnenen Daten ist, den Aufbau und die Entwicklung
der Sterne zu verstehen und den analysierten Stern in eine theoretische Entwicklungssequenz einzuord-
nen bzw. seinen -status zu bestimmen. Aufgrund der groflen Zeitskalen der Sternentwicklung ist eine
direkte Beobachtung dieser Entwicklung nicht moglich. Aus den Momentaufnahmen vieler Sterne in un-
terschiedlichen Entwicklungsphasen kann jedoch eine Entwicklungstheorie abgeleitet werden. Ein wich-
tiges Hilfsmittel zum Verstindnis der Sternentwicklung ist das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD?,
Abb. 1.4). Sterne im selben Entwicklungsstadium befinden sich im HRD in bestimmten Bereichen und
ihre Entwicklung kann durch ,,Wege* im HRD gut beschrieben werden.

Die Entwicklung von Sternen mit mittlerer Masse (Anfangsmasse 0.8 — 8 M) wird nun kurz beschrie-
ben, ausfiihrlichere Darstellungen sind z.B. in Kippenhahn & Weigert (1990) zu finden. Die Entwicklung
beginnt — wie die aller Sterne — mit dem Gravitationskollaps einer Gas- und Staubwolke mit einer Ge-
samtmasse, die die Jeansmasse (Jeans, 1902) iibersteigt (typischerweise 102 — 10° M, ). Dabei bilden
sich durch Fragmentierung viele einzelne Protosterne, die so lange weiter kontrahieren, bis Kerntempe-

°Das HRD wurde von Hertzsprung (1911) und Russell (1913) entwickelt. Im HRD wird die Leuchtkraft oder Helligkeit gegen
den Spektraltyp, eine Farbe oder die Oberflichentemperatur aufgetragen.
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Abbildung 1.4.: Hertzsprung-Russell-Diagramm mit Entwicklungswegen von Sternen mit Anfangsmas-
sen von 1, 5 und 20 Mg (Langer, 1995).

ratur und -druck groB genug sind, um Wasserstoffbrennen zu ziinden (=~ 107 K). Der Stern befindet sich
beim Einsetzen der Kernfusion im HRD auf der so genannten (Nullalter)Hauptreihe (Abb. 1.4).

Mit dem Fortschreiten des zentralen Wasserstoffbrennens sammelt sich immer mehr Helium im Kern
des Sterns an und der Fusionsprozess wird in eine Schale verlagert. Dadurch expandiert die Hiille des
Sterns wihrend sein Kern kontrahiert. Im HRD folgt der Stern wihrend dieser Entwicklung einem Pfad
zu niedrigeren T.g hin und zu hoheren Leuchtkriften'? in das Gebiet der Roten Riesen (red giant branch,
RGB). Im Laufe dieser Entwicklung heizt sich das im Kern angesammelte Helium durch die Kontraktion
immer weiter auf bis (bei ~ 108 K) das Heliumkernbrennen ziindet. Bei Sternen mit Anfangsmassen
M < 2.5Mg erfolgt dies aufgrund der quantenmechanischen Entartung ihres Kerns als Heliumflash.
Im HRD wandert der Stern innerhalb kurzer Zeit auf den Horizontalast.

Durch das zentrale Heliumbrennen bildet sich mit der Zeit ein Kohlenstoff-Sauerstoff-Kern. Analog
zum Wasserstoffbrennen wird dadurch auch das Heliumbrennen in eine Schale verlagert. In der folgen-
den Entwicklungsphase bewirkt das Heliumbrennen in der inneren Schale eine Expansion der dariiber
liegenden Schichten. Im HRD entwickelt sich der Stern wihrend dieser Phase entlang des Asympto-
tischen Riesenastes (asymptotic giant branch, AGB). Gegen Ende dieser Phase wird die weiter auflen
befindliche Wasserstoffbrennschale durch die Expansion zu niedrigeren Temperaturen verschoben, bei
denen der Brennprozess beinahe zum Erliegen kommt. Hierdurch steht der Heliumbrennschale immer
weniger ,,Brennstoff” zur Verfiigung. Das Heliumbrennen wird schwécher, d.h. die Fusionsrate sinkt,
wodurch der Stern kontrahiert und die Wasserstoffbrennschale wieder weiter nach innen zu hoheren
Temperaturen wandert. Dort kann dieser Brennprozess wieder effektiver durchgefiihrt werden. Nach der
Bildung von geniigend neuem Brennmaterial fiir das Heliumschalenbrennen beginnt der beschriebene
Zyklus (ein so genannter thermischer Puls) von vorne. Diese thermischen Pulse ereignen sich, wenn sich
der Stern an der Spitze des AGB befindet.

Wihrend der gesamten AGB-Phase steigt die Leuchtkraft des Sterns immer weiter an und der radiativ

07, R2T§H, wobei L die Leuchtkraft und R den Sternradius beschreiben.



Abbildung 1.5.: Von links nach rechts: Der Katzenaugennebel, Quelle: NASA, ESA, HEIC, and The
Hubble Heritage Team (STScI/AURA). Der Helixnebel, ESO. Der Stundenglasnebel,
Raghvendra Sahai and John Trauger (JPL), the WFPC2 science team, and NASA/ESA.
Der Ameisennebel, James Long & the ESA/ESO/NASA Photoshop FITS Liberator.

getriebene Sternwind sorgt gegen Ende der Phase dafiir, dass grofle Teile der dufleren Hiille (bis zu
90%!'") abgestoBen werden. Durch diesen Massenverlust tragen die Sterne zur chemischen Entwicklung
der interstellaren Materie in den Galaxien bei. Nach dem Abstof3en der Hiille kontrahiert der Stern und
heizt sich auf (der heileste bekannte Stern in dieser Entwicklungsphase — KPD 0005+5106 — hat T, ~
200000 K, Wassermann et al., 2010). Im HRD wird dies durch eine Phase konstanter Leuchtkraft und
steigender Effektivtemperatur beschrieben. Ab einer Effektivtemperatur von etwa 25 000K kann der
Kern des Sterns das zuvor abgestolene Material zum Leuchten anregen, so dass es als so genannter
Planetarischer Nebel (PN, Abb. 1.5) zu beobachten ist.

Mit der Zeit gehen die Brennstoffe der Fusionsprozesse endgiiltig zu Neige. Der Stern hat die Abkiihl-
sequenz der Weillen Zwerge erreicht. In diesem Stadium haben die Sterne ca. Erdgrofie und typischer-
weise 0.6 M. Sterne, die sich kurz vor diesem Endstadium befinden, sind heifle, kompakte Objekte.
In dieser Phase sind Elemente, die durch die nuklearen Reaktionsprozesse gebildet wurden und durch
Konvektion oder Diffusion wihrend fritherer Entwicklungsphasen an die Oberfliche des Sterns gelangt
sind, in der Atmosphire des Sterns detektierbar. Mit Hilfe der modernen Spektralanalyse, angewandt
auf die Spektren dieser Sterne, konnen Riickschliisse auf die Prozesse gezogen werden, die in den vor-
hergehenden Phasen im Sterninneren abgelaufen sind. Sie ist besonders wichtig fiir die Erstellung und
Uberpriifung von Sternentwicklungstheorien.

Diese Sterne haben ihr Flussmaximum aufgrund ihrer hohen Effektivtemperaturen im (extremen) UV-
Bereich. Fiir verldssliche Analysen dieser Objekte sollten Spektren aus dem gesamten beobachtbaren
Wellenlidngenbereich verwendet werden, vor allem aber vom extremen ultravioletten (EUV-) bis zum
optischen Bereich. Grundlage fiir eine Analyse dieser Objekte sind aulerdem, vor allem angesichts der
vielen feinen Linien der aus der Kernfusion resultierenden Elemente, hochaufgeldste Beobachtungen
mit einem hohen Signal-zu-Rausch-Verhiltnis. Diese Daten stammen von einer Vielzahl erdgebundener
und weltraumgestiitzter Teleskope. Aufgrund der Undurchlissigkeit der Erdatmosphdre fiir elektroma-
gnetische Strahlung bestimmter Wellenlingenbereiche (Abb. 1.6!?) kénnen optische Spektrographen auf
der Erdoberfliche betrieben werden, wihrend Rontgen-, EUV-, UV-, und IR-Instrumente auflerhalb der
Atmosphire bzw. in groen Hohen arbeiten miissen.

Mittlerweile werden die mit aktuellen Instrumenten beobachteten Daten in Datenbanken gespeichert,
die entweder iiber die Webseite des Observatoriums oder iiber allgemeine Datenbanken wie beispiels-
weise das Mikulski Archive for Space Telescopes (MAST!?) zugiinglich sind. Dort sind auch einige
dltere Beobachtungen zu finden. Unnotige Mehrfachbeobachtungen kénnen dadurch vermieden und Be-
obachtungsantrige auf sinnvolle Daten beschrinkt werden. Aulerdem kann der gesamte zugingliche
Wellenlidngenbereich der Objekte mit archivierten, 6ffentlich zugénglichen Daten (eventuell ergiinzend
zu eigenen Beobachtungen) einfacher analysiert werden als wenn fiir jede Beobachtung ein eigener Be-

"Die verbleibende Sternhiille hat eine Masse < 10~ *Mg,.
Phttp://de.wikipedia.org/wiki/Datei:Atmospheric_electromagnetic_opacity-de.svg
Bhttp://archive.stsci.edu/index.html
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Quelle: NASA, modifiziert (siche Text).

obachtungsantrag gestellt und akzeptiert werden miisste.

Fiir die Auswertung der Beobachtungen ist die Modellierung der Sternatmosphére notig. Dies ist seit
Mitte des letzten Jahrhunderts moglich. Es wird dabei grundsitzlich zwischen zwei Arten von Modell-
atmosphirencodes unterschieden, LTE- und NLTE-Programmen.

e LTE: Da die Atmosphire eines Sterns kein abgeschlossenes System ist, herrscht kein thermo-
dynamisches Gleichgewicht. Sind die freien Weglidngen der Photonen klein, so kann ein lokales
thermodynamisches Gleichgewicht (local thermodynamic equilibrium, LTE) angenommen wer-
den. Fiir Atmosphdren mit geringen Temperaturen und hohen Dichten (also z.B. fiir alte Weille
Zwerge oder Hauptreihensterne mit Spektraltyp B oder spiter) ist dies im Allgemeinen der Fall.

e NLTE: Sind die mittleren freien Weglidngen der Photonen gro8, gilt die LTE-Annahme nicht mehr
(non-LTE oder NLTE, Abb. 1.7). NLTE-Effekte treten besonders im Bereich hoher Energien auf.
Deshalb sollten fiir die Analyse hochaufgeloster Spektren in diesem Bereich NLTE-Modelle ver-
wendet werden.

Zusitzlich muss beachtet werden, dass bei niedrigen log g- und hohen T.g-Werten der Strahlungsdruck
den hydrostatischen Druck iiberwiegt und Windeffekte beriicksichtigt werden miissen. Die Grenze, ab
welcher der Strahlungsdruck dominiert (Eddingtonlimit) hdngt von der chemischen Zusammensetzung
der Atmosphire ab.

Fiir die Modellierung aller planparallelen Sternatmosphiren wird die Strahlungstransportgleichung

oI, ()
H oty

=1,(n) = Sy

zusammen mit den Gleichungen fiir das statistische Gleichgewicht und zusétzlichen Nebenbedingungen
gelost. I, steht hierbei fiir die spezifische Intensitit der Strahlung, 7, fiir die optische Tiefe, S, fiir die
Quellfunktion und y fiir den Kosinus des Winkels der Strahlungsrichtung zur Beobachtungsrichtung. Die
formale Losung der Strahlungstransportgleichung ist

Jy = ASI/a

wobei J,, iiber Winkelintegration aus /,, erhalten wird und fiir die mittlere Intensitét steht.
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Abbildung 1.7.: Ubersicht iiber den ungefihren Giiltigkeitsbereich von LTE- und NLTE-Modellen. Das
Eddingtonlimit ist fiir reine H- (mittleres Atomgewicht p1y) und reine He-Atmosphiren
(1me) gestrichelt dargestellt. Die in dieser Arbeit untersuchten Objekte sind ebenfalls
eingezeichnet.

Die oben erwihnten Nebenbedingungen sind Gleichungen fiir das radiative Gleichgewicht

/ ko (J, — S,)dv = 0,

0
und das hydrostatische Gleichgewicht
dP

dm g?

sowie fiir Teilchenzahl- und Ladungserhaltung. Dabei steht P fiir den Druck, m fiir die Sdulenmasse, g
fiir die Oberflichenschwerebeschleunigung und «,, fiir den Absorptionskoeffizienten.

Jede dieser Gleichungen gibt Aufschluss iiber einzelne GroB3en der Atmosphére wie z.B. die Tempe-
raturschichtung. Der Unterschied zwischen LTE- und NLTE-Modellen ist die Losung der Strahlungs-
transportgleichung (im LTE-Fall gilt S = B(T')) und die Berechnung der Besetzungszahlen der Mo-
dellniveaus sowie die im NLTE-Fall daraus resultierende Kopplung des Gleichungssystems, was das
zur Losung bendtigte Programm sehr komplex macht. Wihrend fiir LTE-Modelle die Saha-Boltzmann-
Gleichung zur Bestimmung der Besetzungszahlen verwendet wird, werden im NLTE-Fall die Ratenglei-

chungen
i} Py = niFii=0
i#j J#i
fiir die statistischen Gleichungen herangezogen, wobei n; fiir die Besetzungszahl des Niveaus ¢ steht

und P;; die Ratenkoeffizienten fiir die Ubergiinge zwischen den atomaren Niveaus i und j darstellen. Im
Gegensatz zum LTE-Fall hingen die Besetzungszahlen im NLTE zusétzlich noch vom Strahlungsfeld



ab. Fiir NLTE-Modelle entsteht so ein gekoppeltes, hochgradig nicht-lineares Gleichungssystem, dessen
Losung deutlich aufwéndiger und zeitintensiver als die der LTE-Gleichungen ist.

Das erste NLTE-Modell, fiir dessen Berechnung dieses Gleichungssystem vollstindig linearisiert wur-
de, wurde von Auer & Mihalas (1969) gerechnet. Im Vergleich zu LTE-Modellen konnten aber weniger
Elemente (zuerst nur H, dann H und He) und (bis zu 18) Levels beriicksichtigt werden. Erst mit der
Einfilhrung weiterer Losungsverfahren wie des Accelerated Lambda Iteration (ALI)-Verfahrens (Can-
non, 1973; Scharmer, 1981; Werner & Husfeld, 1985), wurde die Beriicksichtigung weiterer Elemente
und insgesamt mehr Niveaus moglich. Damit konnten erstmals die Effekte leichter Metalle'* auf die
Atmosphire untersucht werden (z.B. Werner, 1988). Mittlerweile konnen mehr als 2000 NLTE-Levels
in der Berechnung beriicksichtigt und der Einfluss weiterer Elemente auf die Atmosphire getestet wer-
den. Bei der Untersuchung der Effekte der Eisengruppenelemente (Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co und
Ni) kann dabei allerdings nicht wie bei den anderen Elementen verfahren werden. Grund dafiir ist, dass
sie eine Elektronenkonfiguration analog zu Argon haben, wobei zusitzlich die 3d und 4s Schalen (zum
Teil) gefiillt sind. Die jeweiligen Elektronenbahnen iiberlagern sich und es entsteht eine Bandstruktur,
die zu einer Vielzahl von Levels mit sehr dhnlicher Energie und Millionen von zugehorigen Ubergiingen
fiihrt. Heute ist es nicht moglich, diese Anzahl an NLTE-Levels in der Modellatmosphirenberechnung
zu beriicksichtigen und sie konnen deshalb nicht analog zu den klassischen Modellatomen behandelt
werden. Um sie trotzdem in NLTE-Rechnungen zu beriicksichtigen, wurde ein statistisches Verfahren
eingefiihrt (Anderson, 1985), mit dem die Zahl der NLTE-Levels und die der zugehorigen Ubergiinge
deutlich reduziert werden (Kapitel 2.1). Dieses Verfahren ermoglichte die Untersuchung der Auswirkun-
gen der Eisengruppenelemente auf eine Sternatmosphire — die so genannten Line-Blanketing-Effekte
(z.B. Dreizler & Werner, 1993; Haas et al., 1996). Sie wirken vor allem auf drei Bereiche der Atmosphé-
re.

e Durch die zusétzlichen Linien, die sich — je nach Effektivtemperatur des Sterns und somit do-
minanter Ionisationsstufen der Elemente — hauptsichlich im Roéntgen-, EUV- oder UV-Bereich
befinden, wird der Fluss, der in diesem Bereich aus der Atmosphire austritt, gemindert (flux blo-
cking).

e Da der Gesamtfluss erhalten bleiben muss, erwéarmen sich die tieferen Schichten (back warming).

e Durch Resonanzlinien, die sich weit in die dulere Atmosphére erstrecken, wird diese gekiihlt (die
emittierten Photonen kénnen den Stern verlassen und nehmen ihre Energie mit — surface cooling).

1.2. Das Virtuelle Observatorium

In den letzten Jahren bzw. Jahrzehnten ist eine Entwicklung der Astronomie in eine neue Richtung zu be-
obachten. Der Fortschritt im Bereich elektronischer Detektoren und Speichermedien mit immer gréerer
Kapazitit und Effizienz fiihrt seit einiger Zeit zu einer jahrlichen Verdopplung der astronomischen Daten-
mengen. Dieser Trend wird zum einen durch die steigende Zahl von Teleskopen und deren Instrumente,
durch die hohere raumliche, spektrale und zeitliche Auflosung der Beobachtungen (und damit GroBe der
Beobachtungsdateien), durch den Schritt von einzelnen Beobachtungen zu Multi-Objekt-Spektroskopie
und durch die Einfiihrung von Survey-Teleskopen unterstiitzt bzw. verstdrkt. Anstelle von wenigen Be-
obachtungen werden so einige tausend pro Nacht aufgenommen, die jeweils mehr Speicherplatz bent-
tigen als vor einigen Jahren die Beobachtungsdaten einer ganzen Nacht und durch die kontinuierliche
Beobachtung des ganzen Himmels sind spezielle Datenbanken erforderlich, zu denen der notwendige
Datentransfer gewihrleistet sein muss.

Dies wird sich auch in Zukunft weiter fortsetzen. Dabei bringen uns schon bereits abgeschlosse-
ne und aktuelle Projekte an die Grenzen unserer Moglichkeiten, die Daten zeitnah auszuwerten. Zum

“In der Astronomie wird grundsitzlich zwischen Wasserstoff (X), Helium (Y) und Metallen (Z) unterschieden. Weitere Un-
terscheidungen sind dann leichte Metalle (Kohlenstoff, Stickstoff und Sauerstoff) und schwere Metalle (die Eisengruppe).



Beispiel bendtigen die Teilprojekte des Sloan Digital Sky Survey SDSS-1 (2000—2005) und SDSS-11
(2005—2008) ca. 150 TB Speicher und umfassen ca. 200 Millionen Objekte. Die aktuelle Veroffentli-
chung des SDSS Data Release 9 umfasst ca. eine Milliarde Objekte. Das 2010 in Betrieb genommene
Panoramic Survey Telescope & Rapid Response System (Pan-STARRS) wird im Vollbetrieb einige TB
pro Nacht produzieren, wovon allerdings ein Teil von einer Software direkt aussortiert und geldscht
wird. Dabei darf die Software nur eine Minute pro Aufnahme benétigen, um alle Aufnahmen bearbeiten
zu konnen. Das geplante Radioteleskop Square Kilometer Array (SKA), dessen Antennen in Australien
und Siidafrika aufgestellt werden, wird ab ca. 2020 jeden Tag etwa ein Exabyte an Daten produzieren.
Der Transfer dieser Datenmenge iibersteigt das aktuelle, tiagliche Datentransfervolumen iiber das Internet
in Westeuropa'> etwa um das dreifache. Aktuell wird in einem Gemeinschaftsprojekt von IBM und dem
niederlindischen Institut fiir Radioastronomie (ASTRON!%) erforscht, wie diese Datenmenge transpor-
tiert, verarbeitet und gespeichert werden kann'”.

Dieser Trend wird auch durch Projekte fiir theoretische Daten verstirkt. Die Millennium-Simulation'3
(2005, 1010 Teilchen, 1.4 Millionen CPU-Stunden, 25 TB Speicherplatz, siehe Kapitel 1) ist bereits wie-
der iibertroffen worden. Millennium XXL'?, eine 2010 durchgefiihrte Folgesimulation des Millennium-
Runs beriicksichtigte 3 x 10! Teilchen. Sie wurde am Jiilich Supercomputing Center auf 12 888 Kernen
realisiert und benétigte etwa 2.86 Millionen CPU-Stunden, weshalb die Simulation innerhalb von etwa
zehn Tagen durchgefiihrt werden konnte (Angulo et al., 2012). Die gesamten resultierenden Datenpro-
dukte bendtigen 100 TB Speicher.

Insgesamt ist durch die jiingste und zukiinftige Produktion astronomischer Daten eine Umstrukturie-
rung der Arbeitsweise zwingend erforderlich. Die Art der Analyse muss sich dndern. Viele Prozesse
und Verfahren wie z.B. die Reduktion von beobachteten Daten, eine erste Klassifizierung oder Analy-
se miissen automatisiert werden. Die Daten diirfen nicht mehr verloren gehen, sondern miissen jedem
zugénglich sein. Analysewerkzeuge sollten intuitiv zu bedienen sein und bereit stehen, sobald die Da-
ten produziert werden. Um das realisieren zu konnen, ist es notwendig, bereits existierende Programme
und Verfahren zu verwenden und gegebenenfalls zu erweitern anstatt diese fiir jedes Beobachtungspro-
gramm neu zu erfinden. Dies erhoht auch die Kompatibilitit mit bereits existierenden Datenbanken oder
Programmen zur Analyse der Daten.

Als Reaktion auf diese Entwicklung wurde das Virtuelle Observatorium (VO) eingefiihrt. Aufgabe des
VO ist die Umsetzung der eben beschriebenen Ideen. Das VO hat es sich zum Ziel gemacht, Datenver-
lust zu verhindern, astronomische Daten weltweit zugédnglich zu machen und den Umgang mit diesen
zu erleichtern. Dafiir wurden Standards entwickelt, die eine international einheitliche Beschreibung und
Handhabung der Daten gewihrleisten. Durch die Einfiihrung von Metadaten?® konnen z.B. Datenban-
ken eingerichtet werden, die mit Hilfe eines globalen Verfahrens durchsuchbar sind. Astronomen ist es
moglich, eigene Datenbanken anzulegen, die international in groflere Datenbanken oder Suchmaschinen
integrierbar sind. Mit der Bereitstellung von Speicherplatz durch VO-Organisationen konnten auch einige
Datenbanken iibernommen werden. Speicherung moglichst vieler Daten ist jedoch nicht das eigentliche
Ziel des VO. Ein einheitlicher Umgang mit den Daten, die Vermeidung von unnétigen Doppelbeob-
achtungen und Doppelentwicklungen von Programmen sowie ein freier Zugang zu diesen Programmen
spielt eine noch groBere Rolle. Analysewerkzeuge und Dienste wie Programme zur Darstellung und
Weiterverarbeitung oder Suchmaschinen wurden und werden deshalb mit den neu definierten Standards
entwickelt. Diese Werkzeuge sowie die Datenarchive stehen jedem Astronomen iiber das Internet zur
Verfiigung. Zusitzlich bietet das VO eine Anlaufstelle fiir Astronomen, die Hilfe bei der Verwendung

52 B. http://www.cisco.com/en/US/solutions/collateral/ns341/ns525/ns537/ns705/ns827/
white_paper_cl11-481360.pdf, abgerufen: 02.12.2012

Yhttp://www.astron.nl/

"http://www-03.1ibm.com/press/us/en/pressrelease/37361.wss, abgerufen: 2.12.2012

18http ://www.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium/

19http ://galformod.mpa-garching.mpg.de/dev/mxxlbrowser/

2'Metadaten enthalten standardisierte Informationen iiber den jeweiligen astronomischen Datensatz, wie z.B. das Beobach-
tungsinstrument, den Objektnamen oder den Wellenldngenbereich.
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oder Sicherung der Daten und Werkzeuge benotigen oder die mehr iiber einen Dienst erfahren wollen.

Zukiinftige VO-Aktivitidten miissen insbesondere darauf abzielen, dass die Software einsatzfihig ist,
sobald die Teleskope den Betrieb starten. Die Verarbeitung der Daten muss dann ebenfalls weitgehend
automatisch funktionieren und sollte moglichst am Speicherort der Daten geschehen. Aufgrund der Gro-
Be der Datenmengen muss aulerdem beachtet werden, dass nur sinnvoll eingeschriankte Daten gesichert
werden.

Die Auswirkungen der VO-Aktivititen haben die Arbeit heutiger Astronomen bereits deutlich verin-
dert. Frither musste zur Analyse eines Objekts zuerst ein Beobachtungsantrag gestellt werden, fundiert
mit Vorhersagen aus theoretischen Rechnungen um die Wichtigkeit und Erreichbarkeit der Ziele des
Antrags zu untermauern. Dann ist der Astronom selbst zum Teleskop gereist, hat mit Hilfe von Aufsuch-
karten seine Objekte beobachtet und die Daten anschlieBend mit nach Hause genommen. Wieder am
Arbeitsplatz angekommen, konnte der Astronom mit der endgiiltigen Datenreduktion beginnen. Neue
theoretische Modelle wurden berechnet und die Analyse durchgefiihrt. Die Daten waren im Besitz des
Beobachters und ansonsten meistens niemandem zugénglich. Aufgrund der geringen Lebensdauer der
damaligen Speichermedien (z.B. Magnetbédnder), waren die Daten unter Umstidnden innerhalb weniger
Jahre verloren.

Heute wird zuerst in den Datenbanken gepriift, welche Spektren zum gewiinschten Objekt verfiigbar
sind. Oft kdnnen bereits automatisch reduzierte direkt heruntergeladen und mit theoretischen Modellen
verglichen werden. Die beobachteten Daten sind permanent und (in der Regel nach einem Jahr) jedem
zugénglich. Falls doch ein eigener Beobachtungsantrag notwendig sein sollte, muss der lange Weg zum
Teleskop meist nicht unternommen werden, da die Beobachtung oft vom Teleskoppersonal (,,service
mode*) ausgefiihrt wird.

Auch auf Seite der theoretischen Daten hat sich die Arbeit deutlich gewandelt. Friiher galt beispiels-
weise die NLTE-Spektralanalyse als Spezialgebiet der Astronomie. Viele Astronomen hatten keinen Zu-
gang zu einem Modellatmosphirencode oder haben sich nicht an die Einarbeitung gewagt. Die einzige
Moglichkeit ohne Sternatmosphirencode an ein Modell zu kommen war, einen Experten zu bitten es fiir
ihn zu berechnen. Mittlerweile sind viele theoretische Datensitze immer hoherer Qualitdt und groBerer
Auswahl an beriicksichtigten Elementen iiber das Internet frei zugénglich. Sie konnen heruntergeladen
und fiir Analysen unterschiedlicher Objekte verwendet werden. Dadurch wird eine Klassifizierung von
Spektren und eine erste schnelle Voranalyse mit wenig Aufwand ermoglicht und die Rechenzeit kann fiir
Detailanalysen genutzt werden.

Die VO-Organisationen wurden erst einige Jahre nach der Entstehung des VO-Konzepts geschaffen.
Die eben beschriebene Verinderung der Arbeit eines Astronomen aufgrund von VO-Aktivititen war
unter anderem deshalb so erfolgreich, weil die Ideen von allen, nicht nur VO-Angestellten, umgesetzt
wurden und werden und weil damit bereits lange vor diesem letzten ,,Jahrzehnt des VOs“ — in dem
die Realisierung der Aufgaben deutlich beschleunigt wurde — begonnen wurde. Bereits in den 1970er
Jahren gab es die ersten Datenbanken. Wichtige Beispiele fiir VO-Verwirklichungen vor dem Jahr 2000
sind die SIMBAD?!-Datenbank (1979), ALADIN?? (1999) oder das Reduktions- und Analysesoftware-
Paket IRAF?? (1984). Auch Datenformate wie z.B. das weit verbreitete FITS-Format** (1981) wurden
entwickelt.

Die ersten VO-Organisationen mit bezahlten Mitarbeitern, die sich hauptberuflich darum kiimmern,
die Ideen des VO zu verwirklichen, wurden Anfang des 21. Jahrhunderts gegriindet. Zuerst gab es ei-

nige nationale VOs, die sich dann zu gréeren Gemeinschaften wie dem European Virtual Observatory
(EURO-VO?, als Nachfolger des Astrophysical Virtual Observatory, AVO, 2001, Titelbild), dem US-

lpttp://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
Zhttp://aladin.u-strasbg.fr/aladin.gml
Bhttp://iraf.noao.edu/
®nttp://fits.gsfc.nasa.gov/
Phttp://www.euro-vo.org/pub/
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Abbildung 1.8.: Mitgliedsorganisationen der IVOA.

amerikanischen National Virtual Observatory (NVO?%, 2001) oder der International Virtual Observatory
Alliance (IVOA?’, 2002) zusammengeschlossen haben. Im Laufe der Zeit haben immer mehr Linder
eigene VOs eingerichtet, die ebenfalls den internationalen Vereinigungen beigetreten sind. 2012 hatte
beispielsweise die IVOA 19 Mitgliedsorganisationen (Abb. 1.8).

Heutzutage konnen alle Werkzeuge und Hilfsmittel fiir astronomische Daten, die nach VO-Standards
entwickelt wurden, von jeder Person auf jedem Kontinent registriert und somit verdffentlicht werden.
Diese Hilfsmittel konnen dann iiber diese Registries (wie z.B. das des NVO?®) gefunden und verwendet
werden. Durch die Einrichtung dieser Registries kann jeder — nicht nur bezahlte Mitarbeiter von VO-
Organisationen — zum VO beitragen, was wichtig ist, um mit der steigenden Datenmenge mithalten zu
konnen.

Das German Astrophysical Virtual Observatory (GAVO) ist der deutsche Beitrag zum VO. Es wurde
2002 gegriindet und ist Teil der IVOA. Die vier GAVO-Projekte, die es bisher gab, sind vom Bundesmi-
nisterium fiir Bildung und Forschung gefordert worden:

e GAVO 1 wurde von 2002 bis 2005 verwirklicht.

e Die Realisierung des GAVO II-Projekts erfolgte von 2006—2008. In diesem Projekt gab es zum
ersten Mal eine Tiibinger Beteiligung, wobei ein Dienst, der SEDs iiber das Internet bereitstellt,
entwickelt wurde (Theoretical Stellar Spectra Access, TheoSSA?).

e Das GAVO 1lII-Projekt wurde von 2008—2011 durchgefiihrt.

e Momentan wird das GAVO-2011-2014-Projekt umgesetzt. Hierbei werden von Tiibinger Seite
aus Werkzeuge zur Visualisierung der Spektren aus der TheoSSA-Datenbank und der Beobachtung
(JANALYSIS), fiir einen XQ—Fit der theoretischen Spektren an die Beobachtung (TCHI) sowie fiir

®http://www.us-vo.org/
Yhttp://www.ivoa.net/
Bnttp://nvo.stsci.edu/vorl0/index.aspx
Phttp://dc.g-vo.org/theossa
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eine automatische Klassifizierung von Spektren aus Multi-Objekt-Beobachtungen (TMOS) entwi-
ckelt.

Ein Teil dieser Arbeit wird im Rahmen eines DFG-Projekts (Projektmittel WE 1312/41-1) parallel zu
GAVO Il und GAVO-2011-2014 ausgefiihrt. Momentan sind fiinf Institute direkt an GAVO-2011-2014
beteiligt, das Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik (MPE, Garching), das Institut fiir Infor-
matik der Technischen Universitidt Miinchen (TUM), das Leibniz-Institut fiir Astrophysik Potsdam (AIP),
das Institut fiir Astronomie und Astrophysik Tiibingen (IAAT) und das Zentrum fiir Astronomie Heidel-
berg (ZAH). Etwa 15 Mitarbeiter beschiftigen sich mit mehreren Projekten wie der Einfithrung und
Erweiterung von VO-Standards, -Tools und -Protokollen, der Erweiterung des GAVO-Datenzentrums,
des Transfers von Daten in das VO-Format und an Diensten, die eine Spektralanalyse iiber das Internet
ermoglichen.
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1.3. Aufbau und Ziele der Arbeit

Die vorliegende Arbeit beschiftigt sich mit GAVO-Diensten, die zur Spektralanalyse heifler, kompakter
Objekte verwendet werden konnen und aktuell auf in Tiibingen entwickelten Programmen zur Analy-
se solcher Objekte basieren. Im Rahmen dieser Arbeit wurden sowohl bestehende Dienste erweitert,
als auch neue Dienste entwickelt, die eine préazisere Spektralanalyse mit VO-Mitteln bzw. -Werkzeugen
und ohne Kenntnis der (Modellatmosphéren-)Programme ermdéglichen. Dabei ist anzumerken, dass die
Dienste in Zusammenarbeit mit den GAVO- und AstroGrid-D-Teams entstanden sind und auch wihrend
dieser Arbeit mehrere Mitarbeiter an den Diensten gearbeitet haben.

Die Dienste bzw. ihre zugrunde liegenden Programme wurden fiir mehrere Vertreter unterschiedlicher
Spektralklassen von hei3en, kompakten Objekten getestet und ihr Einfluss auf das Ergebnis der Spektral-
analyse bzw. ihre Bedeutung fiir eine Spektralanalyse mit VO-Diensten gepriift. Die Arbeit ist deshalb
folgendermafien aufgebaut.

1. Nach dieser Einleitung wird das bestehende IrOnlc-Programm (Rauch & Deetjen, 2003) zur Be-
rechnung von ,,gesampleten radiativen gebunden-gebunden- und gebunden-frei-Querschnitten
und Erzeugung von Modellatomen fiir Eisengruppenelemente beschrieben (Kapitel 2). Dieses Pro-
gramm wird unabhéngig von der Modellierung der Sternatmosphére in einem separaten Schritt vor
deren Berechnung ausgefiihrt und kann deshalb fiir Sternatmosphérenprogramme unterschiedli-
cher Art verwendet werden. Die Beriicksichtigung von Eisengruppenelementen bei der Modellie-
rung von Sternatmosphéren kann starke Auswirkungen auf die Ergebnisse der Analyse haben und
die Bereitstellung der dafiir notwendigen Daten ist wichtig, um eine realistische Spektralanalyse
mit VO-Diensten zu ermoglichen. Das [rOnlc-Programm bzw. die daraus resultierenden Quer-
schnittsdaten und Modellatome werden deshalb im Rahmen dieser Arbeit 6ffentlich zuginglich
gemacht. Die Berechnung der Querschnitte kann — je nach Feinheit des verwendeten Frequenzgit-
ters und gewihlten lonen — mehrere Tage dauern. Es werden deshalb einige Tests durchgefiihrt, mit
denen standardméBig verwendete Input-Daten und Berechnungsverfahren untersucht werden, um
eine mogliche Beschleunigung und Verbesserung des Programms zu priifen. AnschlieBend wird
ein neuer VO-Dienst (genannt T/RO) entwickelt, der die mit [rOnlc erstellten Querschnitte und
Modellatome zur Verfiigung stellt. Dieser Dienst und seine Funktionsweise werden dokumentiert
und alle zugehdrigen Prozeduren sind im Anhang gelistet.

2. Die bereits bestehenden VO-Dienste, die von der Tiibinger Arbeitsgruppe entwickelt wurden, wer-
den in Kapitel 3 beschrieben. Momentan basieren sie auf dem Tiibingen NLTE Model-Atmosphere
Package (TMAP*®). Der daraus entstandene TheoSSA3!-Dienst ermoglicht dem VO-Nutzer anhand
von bereits berechneten SEDs eine Klassifizierung oder erste Analyse von beobachteten Sternspek-
tren bzw. liefert einen verldsslichen Input fiir Photoionisationsmodelle. Fiir genauere Analysen
kann der TMAW?32-Dienst zur automatischen Berechnung synthetischer Spektren verwendet wer-
den. In dieser Arbeit wird TMAW im Rahmen der Einfithrung einer Qualititskontrolle fiir die Tii-
binger VO-Dienste weiterentwickelt und getestet. Die Funktionsweise des Dienstes sowie die zu-
gehorigen Programme und Prozeduren werden dokumentiert. Die Tiibinger Modellatomdatenbank
(TMAD??), die dem VO-Nutzer aktuelle und detaillierte Modellatome fiir eine prizise Spektralana-
lyse zur Verfiigung stellt, wird ebenfalls ausgebaut. Diese Anderungen und Erweiterungen werden
auch in Kapitel 3 beschrieben.

3. Fiir eine Anwendung der eben beschriebenen Dienste in der Spektralanalyse (Kapitel 4) werden
einzelne Objekte ausgesucht, die zu unterschiedlichen Spektralklassen gehoren und verschiedene

®ttp://astro.uni-tuebingen.de/~TMAP
Mnttp://de.g-vo.org/theossa

3nttp://astro.uni-tuebingen.de/~TMAW
¥http://astro.uni-tuebingen.de/~TMAD

14



Tesr, log g und chemische Zusammensetzungen haben. Diese Sterne haben sich nicht nach dem
oben beschriebenen Entwicklungsszenario entwickelt, sondern sind nach der RGB- oder AGB-
Phase von diesem abgewichen. Thre Atmosphiren sind deshalb meist wasserstoffarm und die Er-
gebnisse ihrer Analyse sind besonders interessant fiir die Priifung und Weiterentwicklung neuer
Entwicklungstheorien und um Aufschliisse {iber den Aufbau und die Prozesse in allen Sternen zu
erhalten.

e Zu den ausgewihlten Objekten gehoren heifle unterleuchtkriftige Sterne (subdwarf-Sterne,
sdB, sdOB und sdO abgekiirzt, Kapitel 4.1 und 4.3), die im Kern Helium verbrennen und sich
(meist) vom Stadium der Roten Riesen (ohne die AGB-Phase) direkt in Richtung der Weillen
Zwerge entwickeln. Fiir einige der ausgewihlten sd(O)B-Sterne wurde ein stark abgeflachter
Flussverlauf im UV-Bereich beobachtet, fiir dessen Erkldrung stark iibersolare Eisengrup-
penhdufigkeiten vermutet werden.

e Objekte aus der Klasse der PG 1159-Sterne werden analysiert (Kapitel 4.2), deren dulere
Wasserstoffhiille durch einen spiten thermischen Puls in tiefere Schichten gemischt und dort
(teilweise) verbrannt wurde. Diese Objekte bieten direkten Einblick in die zuvor unzuging-
liche Zwischenschale. Sie entwickeln sich weiter zu DO-Weiflen Zwergen, deren Spektren
von Heliumlinien dominiert sind.

e Ein Vertreter der DO-Weillen Zwerge, bei dem eine hohe Eisengruppenhiufigkeit vermutet
wurde, wurde ebenfalls fiir die Analyse des Einflusses der Eisengruppenelemente auf den
Flussverlauf dieses Objekts gewéhlt (Kapitel 4.4).

Die sdO- und PG 1159-Objekte werden zuerst mit TMAP analysiert und die resultierenden Mo-
dellspektren anschliefend mit dem TMAW-Dienst nachgerechnet und verglichen, um die Genauig-
keit der TMAW-Rechnungen abzuschitzen. Fiir die Anwendung des neuen 7/RO-Dienstes werden
in die Modelle dieser Objekte Eisengruppenelemente eingefiigt, um ihre Auswirkungen auf die
Atmosphire und das Ergebnis der Analyse abschitzen zu konnen.

Die sd(O)B-Objekte und der DO-Weile Zwerg zeigen ungewohnlich stark abgesenkte Flussverldu-
fe, deren Ursache bisher nicht erklirt werden konnte. Die Beriicksichtigung von Eisengruppenele-
menten konnte bisher nicht zur Losung dieser Diskrepanz beitragen, aufgrund einer Erweiterung
der Atomdaten muss der Einfluss der Eisengruppenelemente jedoch neu untersucht werden.

Fiir den DO-Weillen Zwerg zeigt sich, dass die Eisengruppenelemente nicht die alleinige Ursache
fiir den ungewohnlichen Flussverlauf sein konnen. Als weitere mogliche Erklarung fiir den beob-
achteten Flussverlauf wird der Einfluss des interstellaren Mediums auf das beobachtete Spektrum
untersucht. Dafiir wird ein neues Programm zur Modellierung interstellarer Absorption entwickelt.
Basierend auf diesem Programm wird ein VO-Dienst erzeugt, der eine Korrektur durch interstellare
Absorption im EUV-Bereich an ein vom Nutzer hochgeladenes Spektrum anbringt.
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2. Querschnitte und Modellatome fur
Eisengruppenelemente uber das VO

Seit der Entwicklung des ersten NLTE-Modellatmosphirencodes Ende der 1960er Jahre hat sich die
NLTE-Spektralanalyse deutlich gewandelt. Durch neue numerische Verfahren konnten immer mehr Ele-
mente in die Sternatmosphérenrechnungen einbezogen werden. Dabei stellte sich zuerst heraus, dass
der Einfluss der leichten Metalle auf die Sternatmosphére nicht zu vernachlissigen ist. Mit der Einfiih-
rung eines statistischen Verfahrens konnen seit 1992 auch Eisengruppenelemente (Ca, Sc, Ti, V, Cr,
Mn, Fe, Co und Ni) beriicksichtigt werden. Die Aufnahme von Eisengruppenelementen in Modell-
atmosphirenrechnungen kann ebenfalls starke Auswirkungen auf die Atmosphirenstruktur haben. Sie
konnen die bereits in der Einleitung beschriebenen Line-Blanketing-Effekte verursachen. Je nach Para-
meter der Sternatmosphire kann das Ergebnis einer Analyse bei Vernachlidssigung der Eisengruppenele-
mente z.B. fiir T,g um bis zu 12% abweichen (siehe auch Kapitel 4).

Die Linien der Eisengruppenelemente befinden sich (fiir die Ionisationsstufen 1v-VIII) hauptsdchlich
im (E)UV-Bereich (Abb. 2.1). Die Beriicksichtigung dieser Linien kann zu einer starken Absenkung des
Flusses bei bestimmten (E)UV-Wellenldngen fithren. Bei der Analyse heifler, kompakter Objekte, die ihr
Flussmaximum in diesem Bereich haben, ist es deshalb wichtig, die Eisengruppenelemente zu beriick-
sichtigen. Besonders niitzlich sind diese Linien zur Temperaturbestimmung, da im Vergleich zu anderen
Elementen meist mehr Ionisationsstufen zur Verfiigung stehen und diese sensibel auf Temperaturinde-
rung reagieren (Abb. 2.2). Aber selbst wenn nur optische Spektren betrachtet werden, in denen aufgrund
der hohen Ionisationen keine Linien der Eisengruppenelemente zu sehen sind, hat die verdnderte At-
mosphirenstruktur Auswirkungen auf die Linienprofile anderer Elemente und somit auf die gesamte
Analyse.
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Abbildung 2.1.: Die Lage von radiativen gebunden-gebunden-Querschnitten von verschiedenen Fe-Ionen
vom ,,Grundzustands‘‘-Superlevel zum néchst htheren.
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Abbildung 2.2.: Ionisationsbruchteile der Fe-lonen Vv - VIII bei verschiedenen Temperaturen.

Die Eisengruppenelemente konnen nicht nur erfolgreich zur Erklidrung bis dahin unidentifizierter Li-
nien verwendet werden. Aufgrund ihrer grof3en Zahl an Linien kénnen sie auch starke Absenkungen des
Flussverlaufs in bestimmten Wellenldngenbereichen verursachen, wodurch der bis dahin unerklédrbare
Flussverlauf einiger Objekte modelliert werden konnte (z.B. Lanz et al., 1996). Da die zugrunde liegen-
den Atomdaten fiir die Eisengruppenelemente jedoch nicht vollstidndig sind, kann nicht ausgeschlossen
werden, dass die Eisengruppenelemente die Ursache fiir noch nicht modellierbare Flussverldufe sind. Mit
der im Jahr 2009 begonnenen Erweiterung der Atomdaten fiir Eisengruppenelemente (Kurucz, 2009) ist
eine erneute Untersuchung ihrer Auswirkungen auf den Flussverlauf von Modellspektren (dringend) er-
forderlich (Kapitel 4.3).

Die Behandlung der Eisengruppenelemente bei der Modellierung der Sternatmosphire unterscheidet
sich von der anderer Elemente. Wie bereits in Kapitel 1 beschrieben, kdnnen die Eisengruppenelemen-
te aufgrund der enormen Anzahl an realen Levels und zugehorigen Ubergingen nicht wie ,klassische*
Atome behandelt werden. Es wird stattdessen ein statistisches Verfahren angewandt. Dieses Verfahren
ist bereits implementiert und wird erfolgreich in der NLTE-Spektralanalyse verwendet. Die Querschnitte
der radiativen gebunden-gebunden- (RBB) und gebunden-frei-Ubergiinge (RBF) sowie die Modellatome
der Eisengruppenelemente werden mit diesem Verfahren in einem separaten Schritt vor der Modellierung
der Sternatmosphire berechnet bzw. erstellt. Im Rahmen dieser Arbeit wird ein VO-Dienst entwickelt,
der die Erzeugung der RBB- und RBF-Querschnitte sowie der zugehorigen Modellatome nach Vorgaben
des VO-Nutzers mit Hilfe dieses Verfahrens iiber das Internet ermdglicht. Mit diesem neuen VO-Dienst
konnen detaillierte Querschnittsdaten fiir jedes beliebige Modellatmosphirenprogramm (nicht nur im
NLTE-Bereich) erstellt und die Eisengruppenelemente bei der Modellierung jeder Sternatmosphire be-
riicksichtigt werden.

Im Folgenden wird zuerst beschrieben, wie dieses statistische Verfahren fiir die Beriicksichtigung der
Eisengruppenelemente in der Spektralanalyse funktioniert (Kapitel 2.1) und wie mit dem in Tiibingen
verwendeten Programm Querschnittsdaten und Modellatome erzeugt werden (Kapitel 2.1.1). Dann wird
unsere Quelle der Atomdaten fiir Eisengruppenelemente und die Anderungen aufgrund ihrer Aktuali-
sierung kurz vorgestellt (Kapitel 2.2). Das bisherige Verfahren wird in mehreren Punkten verdndert, um
schneller realistischere Ergebnisse zu bekommen (Kapitel 2.3). AbschlieBend wird das neue Verfahren,
das die Querschnitte und Modellatome dem VO-Nutzer zur Verfiigung stellt, beschrieben (Kapitel 2.4).
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2.1. IrOnic - Statistische Behandlung der Eisengruppenelemente

Das von der Tiibinger Arbeitsgruppe verwendete statistische Verfahren zur Reduzierung der grofen
Level- und Linienzahl der Eisengruppenelemente in den NLTE-Modellatmosphéarenrechnungen wurde
urspriinglich von Anderson (1985, 1989, 1992) fiir kiihle (sonnendhnliche) Sterne entwickelt. Spéter
wurde es von Dreizler & Werner (1992, 1993) in TMAP implementiert. Deetjen (1999) schrieb diese
Version in eine etwas schnellere um und nannte sie Iron Opacity and Interface (/rOnlc, Rauch & Deet-
jen, 2003). IrOnlc besteht wie TMAP aus einer Sammlung von FORTRAN-Programmen und wird iiber
Unix Shell-Skripte bedient. Im zugrunde liegenden statistischen Verfahren wird der Energiebereich zwi-
schen Grundzustands- und Ionisationsenergie eines Ions der Eisengruppenelemente in mehrere Binder
unterteilt. Alle realen Levels (Index [) innerhalb eines Bands tragen zur Energie (£) und zum statisti-
schen Gewicht (G'1) dieses so genannten Superlevels (Index L) bei iiber

Bp=> Eg/Y 4.

lel leL
Er /kT* 2 *
GL =€ L/ X gl 5
leL
* —E /kT*
g = asgie o/ .

Hier steht 7™ fiir die Temperatur, bei der die betrachtete Ionisationsstufe dominant ist, a, fiir das Ver-
hiltnis der Haufigkeit des jeweiligen Elements s zur Eisenhédufigkeit (bzw. der des haufigsten Elements)
und k fiir die Boltzmannkonstante. Mit diesem statistischen Ansatz werden alle realen Levels zu ty-
pischerweise sieben Modellniveaus' zusammengefasst, die — im Gegensatz zu den realen Levels — als
NLTE-Levels behandelt werden und die iiber die verschiedenen Uberginge gekoppelt sind.

Um Querschnittsdaten fiir die Ubergiinge zwischen den Superlevels zu erhalten, werden die Quer-
schnitte der realen Ubergiinge berechnet und zu Bandiibergangsquerschnitten gewichtet aufaddiert. Falls
die Paritiit ignoriert wird, sind auch Ubergiinge innerhalb eines Bandes erlaubt. Diese werden nur als
Hintergrundopazitit beriicksichtigt, nicht bei der Losung der statistischen Gleichungen. Die Querschnit-
te der einzelnen Ubergiinge werden folgendermaBen berechnet:

e Die radiativen gebunden-gebunden-Ubergiinge (RBB) zwischen den Bindern L und U werden

mit
_ 7T62 * (b *
oL = Y G —v)/) g
(leL;uel) leL
berechnet. ™~ stellt hierbei den Querschnitt eines klassischen Oszillators dar, fj,, die Oszillato-

mec
renstéiirke des Ubergangs und ® (v, — v) das Linienprofil, das durch die Voigtfunktion beschrieben
wird (Kapitel 2.3.2). Mit dieser Berechnungsmethode tragen alle realen Uberginge mit ihrer rich-
tigen Wellenldnge und Stirke zur Gesamtopazitit bei. Die Querschnitte werden fiir zwei Elektro-
nendichten (0 und 10'6 cm~3) berechnet und spiter von TMAP auf die Elektronendichten in der
Modellatmosphire interpoliert.

e Falls einzelne radiative gebunden-frei-Uberginge (RBF) im Opacity Project berechnet wurden,
konnen diese Querschnitte verwendet und aufaddiert werden. Ansonsten werden wasserstoffahn-
liche Querschnitte angenommen.

e Gebunden-frei Sto-Uberginge (CBF) und gebunden-gebunden StoB-Ubergiinge (CBB) wer-
den wie bei den klassischen Modellatomen von TMAP nach der Seaton-Formel (Seaton, 1962)
bzw. van Regemorter-Formel (van Regemorter, 1962) bestimmt.

'Zum Vergleich: Die detaillierte Behandlung beispielsweise des Fe vi-Ions wiirde die Beriicksichtigung von 24 112 Levels
voraussetzen.
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2.1.1. Bedienung des IrOnlc-Programms

Um mit dem urspriinglichen IrOnlc-Programm RBB- und RBF-Querschnittsdateien und Modellatome
zu erstellen, sind drei verschiedene Programmdurchldufe notig.

e Im ersten Durchlauf wird 7™, die Temperatur, bei der die jeweilige Ionisationsstufe dominant
ist, fiir jede gewiinschte Ionisationsstufe mit Hilfe der Saha-Gleichung bestimmt. T* wird zur
Berechnung der statistischen Gewichte der Superlevels und bei der Berechnung der Querschnitte
verwendet.

e Im nichsten Schritt werden vorldaufige Daten erzeugt, um ein Modellatom generieren zu konnen.
Zu diesen Atomdaten wird anschlieBend vom IrOnlc-Anwender ein Frequenzgitter erstellt.

e Dieses Frequenzgitter wird im dritten Durchlauf verwendet, um detaillierte RBB-Querschnitte
fiir jeden Frequenzpunkt zu berechnen. Das Frequenzgitter durfte in der urspriinglichen IrOnlc-
Version nach diesem Durchlauf nicht mehr geéndert werden, sondern wurde genau so von TMAP
verwendet.

Die Parameter des IrOnlc-Programms (z.B. die einzelnen lonen mit ihrer jeweiligen Band-
struktur) werden fiir jeden Durchlauf in einer Datei (meist ironic_Element.in genannt, sie-
he Anhang) gespeichert. Fiir die Steuerung des Programms wird ein Unix-Shell-Skript (meist
ironic_Element . job, siche Anhang) verwendet. Diese beiden Dateien (im Folgenden Steuerda-
teien genannt) miissen vor jedem Durchlauf geringfiigig angepasst werden.

Die Ausfiihrung der drei Berechnungsschritte bedarf — abhéngig von den gewéhlten Ionen und der Zahl
der Frequenzpunkte — etwa ein bis zwei Tage Rechenzeit, wobei der dritte Schritt die meiste Zeit benotigt.
Nach der Berechnung der Daten fiir die Superlevels und Superlinien wird mit diesen ein Modellatom in
TMAP-Format erzeugt. Darin sind alle Energien und statistischen Gewichte der Superlevels, sowie die
zur Berechnung der CBF- und CBB-Querschnitte ndtigen Daten enthalten. Die Querschnitte der RBF-
und RBB-Ubergiinge sind in speziellen Dateien gespeichert, auf die im Modellatom verwiesen wird.
Die so erzeugten Modellatome und die zugehorigen Querschnittsdateien werden zur Modellierung der
Sternatmosphire an den Modellatmosphérencode iibergeben.

2.2. Die Quelle far Eisengruppendaten: Linienlisten von Kurucz

Die Genauigkeit der Atomdaten hat grofen Einfluss auf die Qualitdt und Zuverldssigkeit der berech-
neten Modellatmosphére. Fiir die ,klassischen* Modellatome wurde in Tiibingen deshalb die TMAD-
Atomdatenbank erstellt (Kapitel 3.2). Fiir [rOnlc und die damit berechneten Eisengruppenmodellatome
werden die Linienlisten von Kurucz verwendet (Kurucz, 2009, 2011). Diese Linienlisten werden seit
1965 fiir unterschiedliche Elemente und verschiedene Ionisationsstufen aufgebaut. Fiir die Eisengrup-
penelemente waren 1988 alle Listen fiir die Ionisationsstufen T bis IX erstellt. Zu diesem Zeitpunkt
enthielten sie insgesamt 42 Millionen Linien (Kurucz, 2009), quantenmechanisch berechnet und, falls
verfiigbar, durch die im Labor bestimmten ersetzt.

Kurucz’s urspriingliche Motivation fiir diese Listen war, das Spektrum der Sonne mit ihrer Hilfe so zu
modellieren, dass alle Merkmale reproduziert werden konnen. Dieses Ziel wurde mit den Listen von 1988
nicht erreicht. Ein Grund dafiir war, dass die Listen nicht vollstindig sind. Deshalb fing Kurucz 2009
an, diese zu erweitern und zu verbessern (in Tabelle 2.1 und Abb. 2.3 ist gut zu erkennen, wie viele neue
Linien nun mitberechnet werden konnen), wobei er auch das Format seiner Dateien dnderte. Mittlerweile
enthalten die Listen etwa 250 Millionen Linien fiir die Eisengruppenelemente (Stand: Dezember 2012).

Die Listen konnen direkt von seiner Webseite? heruntergeladen werden, wo sie in Verzeichnissen
(xxyy), benannt nach der Ordnungszahl des jeweiligen Elements (xx) und seiner Ladung (yy), einge-
ordnet sind. Zusétzlich zu den Linienlisten sind weitere Dateien verfiigbar, die Daten enthalten, die zur

http://kurucz.harvard.edu/atoms.html
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Abbildung 2.3.: Vergleich zweier RBB-Querschnitte (Linientemperatur 48 750 K, Elektronendichte 0),
die mit den alten (schwarz) und den neuen Atomdaten (rot) erzeugt wurden. Dieses
Beispiel zeigt die RBB-Querschnitte von Fe VI vom in dieser Rechnung gewéhlten Band
zwei zum Band sechs.
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Berechnung der Listen notwendig waren. Thre Bedeutung wird im Kopfteil der Webseite erklirt. IrOnlc
verwendet die GFxxyy.GAM-, GFxxyy.LIN- und GFxxyy.POS-Dateien. Sie beinhalten Werte fiir die Le-
vels und die zugehorigen Ubergiinge. Sind Dateien im neuen Format (nach 2009) vorhanden, so werden
diese fiir /rOnlic ins alte Format umgewandelt, um konsistente Eingabewerte zu garantieren.

Die GFxxyy.GAM-Dateien beinhalten eine Kopfzeile, in der die Zahl der Linien, die in der zuge-
horigen GFxxyy.LIN-Datei enthalten sind, die Anzahl der Levels mit gerader und ungerader Paritit und
die Ionisationsenergie des lons angegeben ist. Dann folgt eine Tabelle (Tabelle 2.2), in der die einzelnen
Energieniveaus beschrieben sind, angefangen mit allen Levels gerader Paritét. Die einzelnen Eintrige
dieser Tabelle enthalten die Ordnungszahl und Ladung, die Paritit (EVE oder ODD), die fortlaufende
Nummer der Levels, die Energie des Levels in Kayser, den Drehimpuls J und weitere Komponenten, die
zur Berechnung der Levels nétig waren, aber nicht von /rOnlc verwendet werden.

Die GFxxyy.LIN-Dateien enthalten Angaben iiber die Linien, die zu den Ubergingen zwischen Le-
vels der GFxxyy.GAM-Dateien gehoren. Jede einzelne Zeile steht dabei fiir einen Linieniibergang. Die
Linien sind nach Wellenldnge (in nm) sortiert. Falls die Werte groBer als 200 nm sind, stehen sie fiir Luft-
wellenldngen, ansonsten fiir Vakuumwellenldngen. Die Tabelle der GFxxyy.LIN-Dateien enthilt au3er
der Wellenliinge den log gf-Wert des Ubergangs, die laufende Nummer des Energieniveaus mit gerader
Paritit in der zugehorigen GFxxyy.GAM-Datei, sowie die des Niveaus mit ungerader Paritét, gefolgt
von einer 1 (falls die Wellenlinge der Linie nur berechnet und nicht gemessen ist) oder 0 (wenn sie
im Labor bestimmt wurde). Auf seiner Webseite bietet Kurucz die Programme EXPAND3007.FOR und
EXPANDFORBIDDEN3007.FOR an. Diese konnen verwendet werden, um die GFxxyy.LIN-Tabellen
so zu erweitern, dass die Informationen aus den GFxxyy.GAM-Dateien direkt beim jeweiligen Eintrag
der GFxxyy.LIN-Dateien stehen.

Die GFxxyy.POS-Dateien sind den GFxxyy.LIN-Dateien sehr dhnlich. Auch sie enthalten eine Li-
nientabelle in vergleichbarem Format (die zugehorigen Energieniveaus sind dabei nicht als laufende
Nummer der GFxxyy.GAM-Datei angegeben, sondern ausgeschrieben mit Energie und Drehimpuls J).
Es werden allerdings nur Linien beriicksichtigt, deren zugehorige Energieniveaus im Labor bestimmt
wurden (also die, die in der GFxxyy.LIN-Datei mit einer 0 gekennzeichnet sind). POS-Uberginge wer-
den daher auch als Linien mit ,,guter Wellenldnge* bezeichnet.
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Tabelle 2.1.: Statistik der Eisengruppenelemente in der Kurucz-Datenbank verglichen mit dem Stand
vor 2009 (fiir einen besseren Uberblick sind nur Werte bei einer Verinderung angegeben).
Stand: 19.12.2012

Levels POS-Linien POS-Linien (vor 2009) LIN-Linien LIN-Linien (vor 2009)

Cal 1159 22336 45753
Can 2885 2433 946 55732 4227
Calil 801 2897 2280 58087 11740
Caiv 2281 410 82110
Cav 3052 121 330004
Cavi 2499 111 217927
Cavil 1588 72 125560
CavIil 1468 187 30156
Caix 565 641 22803
Sc1 4332 15546 7274 737992 191253
Sc1t 1153 3436 3387 116264 49811
Sc 11l 240 226 1578
Sc1v 558 1204 16985
Scv 3311 2180 36 645343 130563
Scvi 3052 119 456400
Scvil 2499 124 256997
Sc vl 1588 72 136916
ScIx 1468 95 30587
Til 13978 32821 12723 4754246 867399
Tin 4414 8188 4557 835006 264867
Ti 111 10961 4090 3071 499510 23742
Ti1v 401 153 5079
Tiv 783 445 37610
Ti Vi 2281 77 155919
Tivi 3052 143 356808
Ti vIII 2499 128 230705
Ti1x 1588 76 136448
Vi 29719 23342 16649 7043452 1156790
ViI 14162 18389 9455 3932806 925330
Vi 4412 9892 8439 966458 284003
Viv 1221 1245 61630
Vv 401 401 8427
V VI 783 430 39525
V Vil 2281 36 160652
V Vit 3052 92 443343
VX 2499 111 231753
Cri 37502 35315 16597 2582957 434773
Crir 29657 58998 36345 7858507 1304043
Crl 11986 23150 4767 5535931 990951
Criv 4740 2443 366851
Crv 1221 249 73222
Crvi 401 318 10886
Crvi 783 538 39668
Cr vl 2281 35 164228
Crix 3052 80 454312
MnI1 11952 16798 9880 1481464 327741
Mn 11 39506 31437 19840 4523283 878996
Mniur 29596 17294 12812 10525061 1589314

22



Tabelle 2.1.: Fortsetzung
Levels POS-Linien POS-Linien (vor 2009) LIN-Linien LIN-Linien (vor 2009)

Mn1v 11986 1243 1033926
Mnv 4740 908 450293
Mn Vi1 1221 1351 79068
Mn vl 401 65 14024
Mn VIII 783 122 39770
Mn1x 1919 39 5
Fe1 37505 93508 18143 6029023 789176
Fe 11 39423 123541 45815 7834247 1264969
Fe 111 39540 37199 23059 9548612 1604934
Fe1v 27978 8408 7897 14617228 1776984
Fev 14086 11417 3670 7785320 1008385
Fe v1 24112 3534 1100 9072714 475750
Fe vi1 17485 2326 942 2916991 90250
Fe viit 3955 233 62 220177 14561
Fe1x 784 138 39346
Col 24005 15432 9876 3770844 546130
CoIr 38019 23355 6132 10050728 1361114
Co 111 37995 9356 4081 11515111 2198940
Co1v 13184 8404 1569347
Cov 13705 7751 2032402
Co Vi 11986 3634 1089039
Co VII 4740 437 562192
Co VIII 1221 294 88976
CoIx 401 57 15185
NiI 10061 9663 3949 731627 149925
NilI 21699 55590 29036 3645991 404556
Ni 111 38019 21251 9556 11120348 1309729
Ni1v 37860 5659 5471 15152635 1918070
Niv 37446 10637 9857 15622436 1971819
NivI 29498 12219 7953 17971635 2211919
Ni vl 47610 3502 230 28327975 967466
Ni vIII 24112 758 204 12208124 602486
Ni1x 12139 253 82 2671445 79627
Nix 3955 135 285029

Wie in Tabelle 2.1 zu sehen ist, existieren deutlich mehr theoretische als im Labor bestimmte Linien
— vor allem fiir hohere Ionisationsstufen. Das Verhiltnis der Anzahl von LIN- zu POS-Linien liegt etwa
bei 300.

Flr IrOnlc wurden bereits wihrend der Implementierung des Programms die verfiigbaren LIN-,
GAM- und POS-Dateien heruntergeladen. Da seit 2009 einige der Dateien erweitert wurden, wurden
bereits vor dieser Arbeit einige der alten Dateien durch neue ersetzt. Dieser Prozess war allerdings nicht
abgeschlossen und im Laufe der Arbeit kamen neue Erweiterungen hinzu. Deshalb wurden die Atom-
daten seit Beginn der Arbeit kontrolliert und gegebenenfalls nach aktuellen Kriterien (siehe unten) kor-
rigiert oder aktualisiert. Aulerdem wurde ein Cron-Job eingefiihrt, der einmal pro Woche automatisch
priift, ob neue Atomdaten vorhanden sind und den /rOnlc-Administrator per Email dariiber benachrich-
tigt.

Seit der Erweiterung der Atomdaten wurden nicht nur die Formate der Dateien geindert. Manche
Dateien wurden aufgeteilt in bis zu drei neue Dateien, deren Namen zusitzlich zum alten Namen einen
Buchstaben ,,w*, ,,y* oder ,,z*“ enthalten. ,,z* kennzeichnet dabei die Dateien, die im Labor bestimmte
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Tabelle 2.2.: Beispiel fiir zwei Energieniveaus mit dem selben Namen, Paritit und Drehimpuls, aber

unterschiedlicher Energie. Diese Beispiel wurde der GF2701.GAM-Datei entnommen.
27.01EVE 0.0 30 -127527.971 5(4F)5D 33 0.000 1.16E+08 3.59E-13 2.89E-31-0.264
27.01EVE 0.0 31 -127895.480 5(4F)5D 33 0.000 2.11E+08-9.34E-14 2.00E-31 0.023

Werte enthalten. Fiir die /rOnlc-Rechnungen werden diese Dateien wieder zu einer gro3en Datei vereint.
AuBerdem treten seit der Erweiterung in einzelnen Dateien Zeilen auf, die nur aus Nullen bestehen. Diese
werden fiir IrOnlc geldscht.

GAM-Dateien im neuen Format enthalten nicht mehr die kompletten Namen der Energieniveaus, son-
dern Abkiirzungen, die im Kopfteil der Datei aufgelistet sind. Es wurde gepriift, ob es dadurch zu in-
konsistenten Benennungen kommt. Dieser Test zeigte, dass es Levels gibt, die den selben Namen, Paritét
und Drehimpuls J haben, aber unterschiedliche Energien (ein Beispiel ist in Tabelle 2.2 dargestellt, fiir
Fe1v z.B. gibt es iiber 3000 solcher Levels). In den meisten Fillen handelt es sich dabei um Levels mit
negativer (also berechneter) Energie und um Autoionisationsniveaus, die von IrOnlc ignoriert werden.
Da IrOnlc nicht die Namen der Levels, sondern nur ihre Energien verwendet, sind auch fiir die ande-
ren Levels, bei denen dieser Sachverhalt auftritt, keine Probleme durch diese ungenaue Bezeichnung zu
erwarten.

2.3. Die IrOnic- und TIRO-Parameter

Um dem VO-Nutzer detaillierte Querschnittsdaten und Modellatome fiir Eisengruppenelemente zur Ver-
fligung zu stellen, die Berechnung der Querschnitte zu beschleunigen und die Bedienung des IrOnlc-
Programms zu vereinfachen, wird die Handhabung von IrOnlc im Rahmen dieser Arbeit verindert.
Dafiir wird der Tiibingen Iron-Group Opacity- (TIRO-)Dienst entwickelt, mit dem der Nutzer iiber das
Internet Zugang zu den gewiinschten Daten der Eisengruppenelemente bekommt. Das ermoglicht eine
noch genauere Analyse von Sternen mit Hilfe von VO-Diensten als bisher mit den bereits bestehenden
Diensten TMAW, TMAD und TheoSSA (Kapitel 3) moglich war. Dem TIRO-Anwender wird die Bedie-
nung des [rOnlc-Codes zusitzlich erleichtert, indem die Zahl der Parameter (im Folgenden beschrieben)
reduziert wird. Die Parameter, die in der neuen Version fest gesetzt sind, wurden bereits bei der Ver-
wendung der alten Version des Programms kaum bzw. nicht variiert. Um diese Parameter in der neuen
Version nach bestem Kenntnisstand zu setzen, wurden sowohl Tests aus der Literatur zu Rate gezogen als
auch der Einfluss einiger Parameter auf die Querschnitte bzw. Modellatmosphire selbst getestet, was im
Folgenden beschrieben wird. Es wurde auerdem ein Fehler im /rOnlc-Programm korrigiert, durch den
einem Energieniveau ein falsches statistisches Gewicht zugeordnet wurde, falls fiir einen Linieniibergang
die Energie des Niveaus mit gerader Paritédt hoher als die des Niveaus mit ungerader Paritit ist.

2.3.1. Energiebander und Superlevels

Die Zahl der Energiebénder pro Ion, in die die realen Levels eingeteilt werden, wurde bereits ausfiihrlich
von Haas (1997) und Hoffmann (2005) getestet. Bei der Bianderwahl gilt zu beachten, dass der Energiebe-
reich, den ein Band abdeckt sowohl klein genug sein muss, um ein Boltzmann-Gleichgewicht zwischen
den realen Levels zu garantieren, als auch grof3 genug, um ausreichend viele reale Levels zu beinhalten,
also um moglichst wenige NLTE-Levels zu erhalten. Die Entwickler des Verfahrens, Anderson (1989)
und Dreizler & Werner (1992), hatten fiir ihre Tests jeweils sieben Bénder pro lon verwendet. Hubeny
& Lanz (1995) implementierten die Idee von Anderson (1989) ebenfalls in ihren NLTE-Code TLUSTY?
(Hubeny, 1988; Lanz & Hubeny, 2003; Hubeny & Lanz, 2011). Sie beriicksichtigten zusétzlich noch die
Paritit der Levels und verwendeten 20 bis 30 Bénder pro Ion fiir ihre Rechnungen.

*http://nova.astro.umd.edu/
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Haas (1997) berechnete fiir seine Tests der Banderzahl pro Ion Querschnitte und TMAP-Modelle
mit Sternparametern, die typisch fiir sdO-Sterne sind. Er verglich die RBB-Querschnitte und Modell-
atmosphiren von generischen Ionen?, die sieben und 20 Binder enthielten. Das Ergebnis war, dass sie-
ben Bénder fiir eine zuverldssige Spektralanalyse ausreichen, da die auftretenden Unterschiede statistisch
sind und bei der Sternatmosphérenberechnung im Mittel vernachlédssigbare Auswirkungen haben. Auf-
grund dieser Tests werden fiir den neuen 7/RO-Dienst sieben Biinder festgelegt. Bei NLTE-Rechnungen
sind die Besetzungszahlen hoherer Levels verglichen mit dem LTE-Fall kleiner, da weniger Elektronen-
stoBe dafiir sorgen, dass die lonen angeregt bleiben. Niedrigere Levels sind im NLTE-Fall deshalb stirker
zu beriicksichtigen als hohere. Hohere reale Levels erfiillen untereinander die LTE-Bedingungen besser
als niedrigere. Deshalb werden die Bénder des T/IRO-Dienstes so gewihlt, dass die Zahl der realen Levels
eines lons logarithmisch mit der Bandnummer zunimmt. Die resultierenden NLTE-Superlevels beinhal-
ten dann fiir den Grundzustand wenige reale Levels, fiir das hochste NLTE-Superlevel die meisten realen
Levels.

2.3.2. Algorithmen fir die Berechnung der Voigtfunktion

Spektrallinien werden durch mehrere Mechanismen verbreitert. Am wichtigsten sind dabei die natiirli-
che Linienbreite und Druckverbreiterung, die durch Lorentzprofile dargestellt werden, und die thermi-
sche Verbreiterung und Mikroturbulenz, die durch Gaussprofile repréisentiert werden. Die Faltung eines
Lorentz- und eines Gaussprofils ergibt insgesamt ein Voigtprofil, welches durch die auf /7 normierte

Voigtfunktion
2

H(a,v) = a/ S —;

T ) oo (V—12)2+ a?

ausgedriickt wird, wobei v = (v —14)/Avp der gewichtete Abstand zum Linienzentrum, o = /4w Avp
der Ddmpfungsparameter und Avp = v * (vg/c) die Dopplerbreite ist.

Analytisch ist die Voigtfunktion nicht darstellbar. Statt dessen werden Niherungsformeln verwendet,
um sie zu beschreiben. In der Literatur sind mehrere solcher Nidherungsroutinen zu finden, die bei glei-
chen Eingabewerten unterschiedliche Rechenzeiten benétigen. Ein Test mit dem Profiler der Portland
Group pgprof> am IrOnlc-Code zeigt, dass die Berechnung der Voigtprofile 89% der gesamten Rechen-
zeit einnimmt. Die Wahl der Voigtroutine bestimmt somit grundlegend die Wartezeit auf die bendtigten
Querschnitte.

Da sich die Rechnerarchitektur und die Compiler seit der Erstellung des IrOnlc-Codes veridndert ha-
ben, wurden Voigtroutinen aus der Literatur getestet, um die schnellste Ndherungsroutine zu finden und
so den Code eventuell zu beschleunigen. Die getesteten Routinen sind von Schreier (1992), Hellwe-
ge (1982), Peytremann (1974), Humlicek (1982), Humlicek (1979), Armstrong (1967), Behara & Jeffery
(2006, priv. Mitt.), Hellwege (1965), Garcia et al. (2009) und eine von Curtis & Osborne (1966) mit Wer-
ten von Hui et al. (1978). Da die Voigtfunktion und somit auch ihre numerischen Umsetzungen von zwei
Parametern abhidngen, dem Dampfungsparameter o und dem mit der Dopplerbreite gewichteten Abstand
zum Linienzentrum v, wurde zuerst das Intervall ermittelt, das der Parameter « tiberdeckt. Dann wur-
den fiir Werte von a zwischen 0.00001 und 100 in Schritten mit Faktor zehn die Voigtprofile fiir ein
kiinstliches Frequenzgitter mit 100 000 Punkten und 1000 kiinstlichen Linienzentren mit den einzelnen
Routinen 100 mal berechnet (Abb. 2.5). Als schnellste Voigtroutine stellte sich die von Hellwege (1965)
heraus, die im Gegensatz zu vielen anderen Implementierungen, keine komplexen Zahlen verwendet. Je
nach Wert des Parameters « folgen die Routinen von Hellwege (1982), Peytremann (1974), Behara &
Jeffery (2006) und Humlicek (1982).

Die Routinen von Curtis & Osborne (1966), Garcia et al. (2009) und Armstrong (1967) liefern nicht in

“Bei generischen Modellatomen werden alle realen Levels aller Eisengruppenionen der selben Ionisationsstufe in eine ge-
meinsame Bandstruktur eingeordnet.
Shttp://www.pgroup.com/products/pgprof.htm
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Abbildung 2.4.: Linienprofile berechnet mit den Routinen von Hellwege (1982, schwarz) und Curtis &
Osborne (1966, rot) fiirr o = 10™%.
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Abbildung 2.5.: Vergleich der Rechenzeiten der schnellsten getesteten Voigtroutinen. 1 steht hier fiir
die Routine von Hellwege (1965), 2 fiir Hellwege (1982), 3 fiir Peytremann (1974),
4 fiir Humlicek (1982) und 5 fiir Behara & Jeffery (2006). Die Balken stehen fiir die
verschiedenen Werte fiir die Dimpfungsbreite o (von links nach rechts: 107° — 102,
A =10)

allen getesteten Bereichen zuverlidssige Ergebnisse und wurden deshalb von weiteren Tests ausgeschlos-
sen (z.B. Abb.2.4).

In der urspriinglichen IrOnlc-Version ist die Routine von Hellwege (1982) implementiert. Da die Rou-
tinen von Hellwege (1965), (Peytremann, 1974), (Humlicek, 1982) und (Behara & Jeffery, 2000) sich als
— je nach Parameterbereich — schnellere Routinen herausstellten, wurden diese ebenfalls in die IrOnlc-
Version implementiert. Fiir jede dieser Routinen wurde eine /rOnlc-Berechnung von Querschnitten fiir
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Fe vI mit sieben Béndern mit einem Frequenzgitter mit 314 992 Punkten durchgefiihrt. Beim Vergleich
der Rechenzeiten ergab sich, dass auch hier die Routine von Hellwege (1965) die schnellste ist (5182
sec). Danach folgen die Routinen von Peytremann (1974, 5219 sec), Behara & Jeffery (2006, 5301 sec),
Hellwege ( 1982, 5500 sec) und Humlicek (1982,5713 sec). In die neue IrOnlc-Version wird deshalb die
Routine von Hellwege (1965) implementiert.

2.3.3. Zusatzliche lonen

Das IrOnlc-Programm wurde urspriinglich fiir die Berechnung von Querschnitten fiir heifle, kompakte
Objekte entwickelt, bei deren Analyse niedrige Ionisationsstufen keine Rolle spielen. Im ersten Berech-
nungsschritt von IrOnlc wird die Temperatur ermittelt, bei der die jeweils betrachtete Ionisationsstufe
dominant ist. Dafiir wird die Saha-Gleichung in einer Form verwendet, die Informationen iiber die je-
weils vorherige und folgende lonisationsstufe benétigt. Diese Temperatur wird fiir vier verschiedene
Elektronendichten berechnen und anschlieBend gemittelt. Fiir die Ionisationsstufe I ist eine Berechnung
dieser Temperatur iiber die Saha-Gleichung so nicht moglich.

Der neue TIRO-Dienst ist nicht mehr auf heifle, kompakte Objekte beschriankt, sondern liefert Quer-
schnitte, die ebenfalls zur Analyse kiihler Sterne verwendet werden konnen. Dafiir muss die eben be-
schriebene Temperatur auch fiir nicht ionisierte Atome berechnet werden konnen. Der neue T7/RO-Dienst
wurde deshalb um eine Extrapolation erweitert, bei der aus den bekannten Werten hoherer Ionisations-
stufen der Wert fiir die Stufe extrapoliert wird. Mit dieser Anderung ist IrOnlc bzw. TIRO fiir alle
Objekte verwendbar, zu deren Analyse Ionen bis zur Ionisationsstufe 1X wichtig sind.

2.3.4. Generische Modellatome — Die Wahl der lonisationsenergie

Bei der Erzeugung generischer Modellatome werden alle realen Levels aller beriicksichtigten Eisen-
gruppenelemente einer Ionisationsstufe in eine gemeinsame Bandstruktur eingeordnet. Das resultierende
generische Modellatom hat den Vorteil, dass die Opazititen mehrerer Eisengruppenelemente mit we-
nigen zusitzlichen NLTE-Levels beriicksichtigt werden konnen. Fiir die Erzeugung eines generischen
Modellatoms muss erfiillt sein, dass das Ionisationsverhalten der einzelnen Elemente dhnlich ist. Haas
(1997) zeigte, dass diese Annahme durchaus giiltig ist, solange nur die Line-Blanketing-Effekte model-
liert werden sollen. Fiir detaillierte Haufigkeitsbestimmungen ist dieses Verfahren nicht geeignet.

Vor dieser Arbeit hatte IrOnlc als lonisationsenergie des generischen Modellatoms die Ionisations-
energie des ersten aufgefiihrten Elements verwendet (siehe Listing A.8, Eintrag nach Schliisselwort
,,ELEMENT*). Wie in Abb. 2.6 zu sehen ist, kann es durchaus vorkommen, dass Elemente mit hoherer
Ladung eine hohere Ionisationsenergie haben. Alle Levels zwischen der Ionisationsenergie des gene-
rischen Modellatoms und der eigentlich richtigen werden dann abgeschnitten. Zum Beispiel fehlen in
einem generischen Modellatom aus Ca und Sc fiir die Ionisationsstufe IV in der alten IrOnlc-Version
Linien von Sc. In einem generischen TiFe-Modellatom fiir die selbe Ionisationsstufe werden Eisenlinien
ignoriert.

Die Auswirkung der fehlenden Linien auf die Querschnitte eines generischen Ions wurden anhand
eines generischen Modellatoms aus Ca und Sc mit den Ionisationsstufen ITI-1V mit sieben bis auf die
Ionisationsenergie (592 732 Kayser bzw. 542 600 Kayser fiir die Beriicksichtigung nach der neuen bzw.
alten Methode fiir die Ionisationsstufe 1V) identischen Bidndern getestet. Als Linientemperatur wurde
45000 K gewihlt und das verwendete Frequenzgitter besteht aus 198 000 Punkten. Der Test wurde fiir
ein generisches Modellatom aus Sc und Ti mit einer Ionisationsenergie von 221 736 Kayser bzw. 199 677
Kayser fiir die Ionisationsstufe 11T und 592 732 Kayser bzw. 348 973 Kayser fiir die Ionisationsstufe 1v
wiederholt. Er ergab, dass den RBB-Querschnitten von Ubergingen zum hochsten Superlevel, bei denen
die ,,falsche* Ionisationsenergie beriicksichtigt wird, einige Linien fehlen (Abb. 2.7). Da diese zu Levels
hoherer Energie gehoren, sind sie bei anderen Wellenlingen als die restlichen Linien des Ubergangs zu
finden.
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Abbildung 2.6.: Die Ionisationsenergien der Eisengruppenelemente fiir die Ionisationsstufen I1I (rot) und
IV (schwarz).
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Abbildung 2.7.: Radiative gebunden-gebunden-Querschnitte fiir ein generisches Modellatom (Sc+Ti),
berechnet mit der Ionisationsenergie des ersten Elements (schwarz, siehe Text) und mit
der hochsten Ionisationsenergie aller beriicksichtigten Elemente (rot). Die Uberginge
zwischen dem gewihlten Band eins und sieben der Ionisationsstufe 11T sind dargestellt.

Die RBF-Querschnitte dndern sich bei unterschiedlicher Ionisationsenergie des Ions ebenfalls. Wenn
eine hohere lonisationsenergie beriicksichtigt wird, tragen ebenfalls mehr einzelne Querschnitte zur
Summe bei.

Im neuen T/RO-Dienst wird nicht mehr die Ionisationsenergie des ersten angegebenen Elements ei-
nes generischen Modellatoms, sondern die hochste aller beriicksichtigten Elemente verwendet. Dadurch
werden weitere Opazitidtsquellen einbezogen und das generische Modellatom ist realistischer.

2.3.5. Linientemperatur und Zahl der Frequenzpunkte

Die Breite von Spektrallinien ist abhiingig von der Dopplerbreite. Diese wird in der Regel fiir eine Tem-
peratur berechnet, die bei 3/4 der Effektivtemperatur (der so genannten Linientemperatur 77, die der
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Abbildung 2.8.: Temperaturstrukturen der Modellatmosphiren mit H und Fe bei der Verwendung un-
terschiedlicher Linientemperaturen. Gestrichelt dargestellt ist das Modell mit den auf
71, = 100000 K interpolierten Querschnitten.

mittleren Temperatur des Linienentstehungsgebiets entspricht) liegt (Rauch & Werner, 1988). Fiir Ob-
jekte mit unterschiedlichen Effektivtemperaturen miissen die Querschnitte neu berechnet werden. Sollte
der Einfluss der Linientemperatur jedoch gering sein, so konnte diese Neuberechnung vermieden wer-
den. Deshalb wurde ein Test durchgefiihrt, fiir den Querschnitte bei drei verschiedenen 71, (60 000 K,
100000 K und 140000 K) berechnet wurden. Anhand dieser Querschnitte wurde jeweils eine Modell-
atmosphirenrechnung fiir die Elemente H und Fe mit solaren Hiufigkeiten, Teg = 100000 K und
log g = 7.0 und einem Frequenzgitter mit etwa 22 000 Punkten erzeugt. Die Modelle wurden so lan-
ge gerechnet, bis die niedrigsten absoluten Korrekturen 10~% unterschritten, was einen Faktor hundert
niedriger als das von TMAP verwendete Konvergenzkriterium ist. Die resultierenden Temperaturstruk-
turen unterscheiden sich maximal um 1034 K in der dufleren Atmosphire (Abb. 2.8). Die Kontinua der
Fliisse sind in den Bereichen, die nicht von Linien dominiert sind, nahezu identisch. Eine Abweichung
der Linienstérken ist jedoch zu sehen (Abb. 2.9). Eine einheitlich gewéhlte Linientemperatur kann somit
(falls 3/4 Tog nicht der 77, der Querschnitte entspricht) nicht fiir eine zuverlédssige Spektralanalyse ver-
wendet werden. Eine Interpolation iiber ein angemessenes Intervall zwischen Querschnitten ist jedoch
eine Option, die zu groBer Zeitersparnis fithrt. Um die Abweichungen durch eine Interpolation abzu-
schitzen wurde zwischen den Querschnitten fiir 140 000 K und 60 000 K auf 100 000 K interpoliert. Mit
den interpolierten Querschnitten wurde eine Modellatmosphire berechnet und das Ergebnis mit der fiir
71, = 100000 K berechneten Modellatmosphire verglichen (Abb. 2.8). Der maximale Unterschied in der
Temperaturstruktur liegt bei 93 K. Eine Interpolation ist also durchaus eine sehr gute Naherung. Um die
Abweichungen noch weiter zu reduzieren wird fiir den neuen 7/RO-Dienst eine Datenbank aufgebaut fiir
unterschiedliche Werte der 17,, die sich um 20 000 K anstelle der 40 000 K dieses Tests unterscheiden.

Mit dem Modell mit 71, = 100 000 K wurde in einem weiteren Test der Einfluss der Zahl der Frequenz-
punkte untersucht. Dafiir wurden drei Frequenzgitter erzeugt, die — zusétzlich zu einem groben Grund-
frequenzgitter — zwischen 95 A und 400 A alle 0.100, 0.010 bzw. 0.001 A Frequenzpunkte haben. Mit
diesen Frequenzgittern wurden analog zum vorherigen Test Querschnitte und HFe-Modellatmosphéren
berechnet. Die resultierenden Temperaturstrukturen unterscheiden sich maximal um 2100K in der du-
Beren Atmosphire (logm < —3, Abb.2.10), der Unterschied zwischen dem Modell mit 0.010 A- und
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Abbildung 2.9.: EUV-Fluss von HFe-Modellen in Abhéngigkeit von 17,.

0.001 A—Frequenzpunktabstand ist jedoch kaum zu erkennen. Der EUV-Flussverlauf der Modelle zeigt
keine signifikanten Unterschiede im Kontinuumsverlauf des Modells mit 0.010 A und mit 0.001 A Fre-
quenzpunktabstand (Abb.2.11). Im Fall des 0.100 A -Modells ist der Flussverlauf allerdings deutlich
verdndert. Die Auswirkungen der reduzierten Frequenzpunktzahl sind fiir das Modell mit 0.100 A-
Frequenzpunktabstand insgesamt am stirksten. Beim Modell mit 0.010 A-Frequenzpunktabstand sind
vor allem Auswirkungen auf die Linienstdrken zu erkennen. Fiir die Berechnung der Querschnitte (und
Modellatmosphire) sollte deshalb ein sehr feines Gitter verwendet werden. IrOnlc verwendet in der
neuen Version ein Frequenzgitter, das eine Million Punkte enthilt, die logarithmisch dquidistant verteilt
sind.

2.3.6. Das Intervall zur Berechnung der Voigtprofile

Wie bereits dargestellt (Kapitel 2.3.2), benotigt die Berechnung der Voigtprofile der RBB-Querschnitte
die meiste Rechenzeit des IrOnlc-Programms. Dabei werden die Profile nicht {iber das gesamte Fre-
quenzgitter berechnet, sondern nur fiir Punkte mit einem gewissen Abstand zum Linienzentrum ((v —
10) < VUmax, WObei 1 die Zentralfrequenz der betrachteten Linie und vy,ax der Abstand des Frequenz-
punkts zur Linienmitte in Dopplerbreiten ist). In der alten IrOnlc-Version war vy, Zwar variabel, wurde
jedoch in der Regel auf 10'° gesetzt. Da beim Kompilieren des Programms bis zu dieser Arbeit eine
falsche Kompilieroption verwendet wurde, trat ein Fehler beim Einlesen von vy, auf und anstelle des
gewiinschten Werts wurde ein deutlich kleinerer (1.2 x 10%) verwendet. Wird mit der richtigen Opti-
on kompiliert, kann der korrekte Wert eingelesen werden. Die GroBe dieses Werts hat sowohl Einfluss
auf die Genauigkeit der resultierenden, gesampleten Querschnitte als auch auf die Rechenzeit. Deshalb
wurde der Einfluss dieses Werts in einer Testrechnung genauer untersucht. Dafiir wurden Querschnitte
fiir ein Fe viI-Modellatom mit 77, = 100 000 K, einem Frequenzgitter mit 1 000 000 Punkten und sieben
Superlevels berechnet. Der Wert von vy, wurde dabei ausgehend von 100 jeweils um einen Faktor zehn
erhoht bis der urspriingliche Wert erreicht war.

Dieser Test zeigt, dass die Berechnungszeiten bis zu vy = 1% 108 ansteigen (Tabelle 2.3). Ab diesem
Wert ist kein eindeutiger Trend mehr festzustellen. Die Abweichungen der resultierenden Querschnitts-
werte zu den mit maximalem vy,,x berechneten nehmen bis zu vyax = 108 ab, wobei ab Vs = 10° nur
noch wenige RBB-Dateien Unterschiede zeigen. Abb. 2.12 zeigt, dass bereits die Querschnitte berechnet
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Abbildung 2.10.: Temperaturstrukturen der HFe-Modellatmosphéren bei der Verwendung dreier unter-

schiedlicher Frequenzgitter.
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Abbildung 2.11.: Ausschnitt des EUV-Flusses der HFe-Modellatmosphédre um das Flussmaximum und
im Bereich der grofiten Abweichungen (kleine Abbildung) bei der Verwendung dreier
unterschiedlicher Frequenzgitter.

mit vyax = 10° nur innerhalb der Linienstirke der Darstellung abweichen, wihrend fiir vy, = 103
deutliche Abweichungen zu erkennen sind. Fiir das getestete Ion wiire vy = 109 groB genug. Da die
Rechenzeiten fiir groBere Werte von vy, > 10® nicht mehr eindeutig ansteigen, wirkt sich ein groBerer
Wert nicht negativ auf die Rechenzeiten aus. Um v fiir alle Elemente und Ionen einheitlich zu set-
zen, wird der minimale Wert ermittelt, bei dem alle Frequenzpunkte des Gitters zur Berechnung eines
Voigtprofils beriicksichtigt werden. Es gilt v — vy < vyax Avp, wobei v — vy < 10'® Hz. Ein minimaler
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Tabelle 2.3.: Berechnungsdauer der gebunden-gebunden-Querschnitte von Eisengruppenelementen fiir
unterschiedliche vy,,x-Werte.

logvmax Rechenzeit/sec max. Abweichung in %

2 1019.4 >100
3 1061.9 >100
4 1492.1 >100
5 12690.2 5.54
6 13041.2 1.87 x 1073
7 13079.5 1.15x 1076
8 13128.4
9 13113.7
10 13121.3
11 13123.5
12 13056.4
13 13107.2
14 13124.6
15 13107.7
f [ f [ f [ f [
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§ 20 .
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Abbildung 2.12.: Vergleich von Querschnitten (Elektronendichte 0) von Fe vII von Band zwei nach vier
mit (v — vp)/Avp < 10% (schwarz), 100 000 (rot) und 1000 (blau).

Umax-Wert, bei dem alle Frequenzpunkte beriicksichtigt werden, ist also 10'® /Avp, fiir eine minimale
Dopplerbreite (=~ 10 bei 71, = 10000 K). Also werden mit vy, = 102 die Voigtprofile auf dem ge-
samten Frequenzgitter berechnet. Da die Abweichungen aber bereits fiir vy,., = 10° klein genug sind,
wird in der neuen IrOnlc-Version vpax auf 107 gesetzt.
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2.4. Der TIRO-Dienst

Nach diesen Tests, durch die die Berechnung der RBB- und RBF-Querschnitte der Eisengruppenelemen-
te verbessert und beschleunigt werden kann, wird IrOnlc dem VO-Nutzer als TIRO-Dienst zugéanglich
gemacht. Diese Umstellung erfolgte in drei Schritten.

Der erste Ansatz zur Umstrukturierung der Bedienung des IrOnlc-Codes war, die drei zur Erzeugung
der Querschnitte noétigen Programmdurchliufe in einen einzigen Schritt umzuwandeln. Dafiir wurde ein
Verfahren eingefiihrt, bei dem das IrOnlc-Programm vom VO-Nutzer iiber eine vom Tiibinger GAVO-
Team entwickelte Webseite® bedient werden kann (Abb. 2.13). Von dieser Webseite wird eine Datei er-
zeugt, in der die vom Nutzer angeforderten Parameter (Linientemperatur, gewiinschte Elemente und
Héaufigkeiten, Art der Ionen und der zugrunde liegenden Atomdaten) gespeichert werden.

GERMAN ASTROPHYSICAL
GNO German'Astrophysical Virtual Observatory.
VIRTUAL DESERVATORY TIRO - Tubingen lsan-Group Cpacity - IrCnle WWW Interface

Home TIRO Request
AboutGAYO Pl ify chi | line t il it it lat] bund.
ease specify chemical species, line temperature, ionization stages, relative abundances IronG El i
Getting Started (in mass fractions, preset values are solar) as well as your e-mail address. ron-aroup Hements
GAVO Data Center | According to your input, TIRO will calculate bound-bound and bound-free absorption cross- The model atoms for the iron-group elements (here Ca - Ni) can individually be constructed
sections based on Kurucz's data. for a single species or for a group of elements combined in a so-called generic model atom.
TEECTER For details see Rauch & Deetjen (2003).

Once calculated, you will be notified by e-mail how to retrieve your data.
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Abbildung 2.13.: TIRO-Webseite.

Die neue IrOnlc-Version wird mit Hilfe von Unix-Skripten (in /home/TIRO/scripts) und
FORTRAN-Programmen (in /home/TIRO/FORTRAN) gesteuert. Ein Uberblick iiber die einzelnen
Schritte, die vom neuen T/RO-Dienst durchfiihrt werden, ist in Abb. 2.14 dargestellt.

Fiir den Start der IrOnlc-Berechnung ist die Unix-Prozedur checkrun.bat zustindig. Sie wird
alle fiinf Minuten als Cron-Job auf dem GAVO @IAAT-Server gestartet und priift zuerst, ob genug Re-
chenkapazitét frei ist und ob kein anderer TIRO-Request zur selben Zeit abgearbeitet wird. Sind al-
le Anforderungen erfiillt, so wird die Prozedur run_ions.bat gestartet. Durch diese wird die l-
teste, noch nicht bearbeitete Request-Datei eingelesen. Ein Unterverzeichnis, benannt nach dem Da-
tum des Requests, wird im Verzeichnis /home/TIRO/requests erstellt, in dem alle zur Steue-
rung notigen, sowie die resultierenden Dateien erzeugt werden. Nach dem Einlesen des Requests wird
der Nutzer per Email benachrichtigt, dass mit der Bearbeitung seines Requests begonnen wurde. Mit
create_infile.Linux_x64 werden dann zuerst die zur Berechnung von 7™ nétigen Steuerda-
teien, die die vom Nutzer gewiinschten Parameter enthalten, fiir jedes gewihlte Element erstellt. Dann
wird IrOnlc mit den eben erzeugten Steuerdateien ausgefiihrt. Die resultierenden 7™ -Werte werden von

®http://astro.uni-tuebingen.de/~TIRO
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create_infile_single.Linux_x64 eingelesen und neue Steuerdateien — dieses Mal fiir jede
Ionisationsstufe jedes Elements — werden zusammen mit create_jobfile_single.Linux_x64
erzeugt. Mit der Prozedur start job.bat werden diese Steuerdateien und damit die Berechnung der
Querschnitte und Erzeugung der Modellatome gestartet. Sind die Berechnungen fiir alle Ionisations-
stufen aller Elemente fertig, werden die Atomdaten mit den beiden bereits vor dieser Arbeit existie-
renden Prozeduren ironic_combine_web. job zusammengesetzt und die Querschnittsdateien mit
ChangeIrOnIcHeaders in das von TMAP benétigte Format gebracht. Die resultierenden Atomda-
ten und Querschnitte werden in ein komprimiertes tar-Archiv gepackt und der Nutzer wird informiert,
tiber welche URL er diese herunterladen kann. Ist wihrend der Berechnung ein Fehler aufgetreten, die
Prozedur unvorhergesehen abgebrochen oder wurden keine Querschnittsdateien erzeugt, wird der TIRO-
Administrator per Email informiert.

Der frithere zweite Berechnungsschritt wird bei diesem Verfahren nicht mehr durchgefiihrt und viel
Arbeit, die zuvor von Hand erledigt wurde (wie z.B. der Start der einzelnen Programmdateien fiir je-
des Element auf einem anderen Rechner oder die Anderung der Steuerdateien), wird nun automatisch
ausgefiihrt.

Ein zweiter Schritt zur Umstrukturierung war, die IrOnlc-Berechnungen unabhingig von den ein-
zelnen Frequenzgittern der Modellatmosphérenberechnung zu machen. Vor dieser Arbeit wurden die
Querschnitte fiir das Frequenzgitter berechnet, welches anschlieBend fiir die Modellrechnung verwen-
det wurde. Eine Anderung des Frequenzgitters, z.B. weil ein neues Element in die Modellrechnung
mit aufgenommen wurde, weil mehr NLTE-Levels eines bereits vorhandenen Elements beriicksichtigt
werden sollten oder weil die Frequenzpunkte enger gew#hlt wurden, hatte eine Neuberechnung aller
Querschnittsdaten zur Folge. Mit der neuen Handhabung des IrOnlc-Programms werden die Querschnit-
te auf einem sehr feinen, in log v dquidistanten Frequenzgitter mit etwa 1 000 000 Punkten berechnet.
Basierend auf diesem Frequenzgitter wurde eine Datenbank fiir Querschnitte angelegt, die Dateien fiir
generische Modellatome mit den Elementen Ca-Ni und mit den Elementen Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn und
Co, jeweils mit solaren relativen Héiufigkeitsverhiltnissen enthilt. Zusétzlich wurden Querschnitte fiir
alle Eisengruppenelemente individuell erzeugt. Diese Berechnungen wurden jeweils fiir 77, zwischen
20000 K und 200000 K (im Abstand von jeweils 20 000 K) fiir LIN-Daten durchgefiihrt.

Beim Absenden eines Requests iiber die 7TRO-Webseite wird nun gepriift, ob die gewiinschten Quer-
schnittsdaten neu erzeugt werden miissen oder ob zwischen den Werten der Datenbank interpoliert wer-
den kann. Diese Interpolation erfolgt sowohl auf die gewihlte Linientemperatur als auch auf das Fre-
quenzgitter. Dafiir wurde die TIRO-Webseite im Rahmen dieser Arbeit um einen Frequenzgitter-Upload
erweitert. Alternativ dazu kann der Nutzer ein Frequenzgitter fiir einen selbst gewihlten Wellenldngen-
bereich mit gewiinschter Feinheit erzeugen lassen. Die Interpolation der Querschnitte erfolgt auf das vom
Nutzer hochgeladene oder ausgewihlte Frequenzgitter. Auf diese Art werden einige Neuberechnungen,
die wihrend beinahe jeder Analyse notig sind, vermieden. Konnen die gewiinschten Querschnitte nicht
durch Interpolation erzeugt werden, so werden sie neu berechnet. Dafiir wird allerdings nicht das Fre-
quenzgitter mit etwa 1 000 000 Punkten verwendet, sondern das vom Nutzer gewihlte und auf ca. 200 000
Punkte beschrinkte.

Fiir die Umsetzung wurde die Prozedur run_inter. sh erzeugt. Analog zu run_ions.bat liest
sie zuerst die vom Nutzer gewihlten Daten ein und erzeugt ein nach dem Datum benanntes Arbeitsver-
zeichnis. Dann wird das vom Nutzer hochgeladene Frequenzgitter in dieses Verzeichnis verschoben oder
ein neues Frequenzgitter mit dem SETF 2-Programm von TMAP oder mit fgrid_user.Linux_x64
erzeugt. Falls dabei ein Fehler auftritt, wird der 7/RO-Administrator per Email informiert. Dann wird
die Prozedur interpol. sh gestartet, die eine mogliche Interpolation zwischen Querschnitten aus der
Datenbank auf die gewiinschten Parameter priift und gegebenenfalls durchfiihrt. Ist keine Interpolation
moglich, werden die Querschnitte analog zu run_ions.bat auf dem vom Nutzer gewéhlten Frequenz-
gitter erzeugt und die resultierenden Daten in ein mit wget zugéngliches Verzeichnis verschoben.

Die Prozedur interpol.sh bestimmt zuerst den Temperaturbereich, in dem die gewihlte Lini-
entemperatur liegt. Ist dieser Bereich von der Datenbank abgedeckt, wird gepriift, ob das gewiinschte
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Abbildung 2.14.: Schematische Ubersicht des TIRO-Ablaufs.

Modellatom alle Elemente individuell, alle Elemente generisch oder alle Elemente auBler Fe und Ni
generisch beriicksichtigen soll und ob das Modellatom auf LIN-Linien basiert sein soll. Fiir generische
Modellatome wird auerdem mit check . Linux_x 64 gepriift, ob die gewihlten Haufigkeitsverhéltnis-
se solar sind. Fiir die Interpolation wird das Programm Interpol.Linux_x64 verwendet. Analog
zur Prozedur run_ions.bat werden dann die Atomdaten zusammengefasst, das Format der Quer-
schnitte gedndert und die Daten in ein mit wget zugéngliches Verzeichnis verschoben, iiber dessen URL
der Nutzer per Email informiert wird.

Die Standardprozedur zur Berechnung der Querschnitte ist nun nicht mehr run_ions.bat, sondern
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run_inter.sh. Dem TIRO-Administrator steht allerdings die Prozedur run_ions.bat weiterhin
zur Verfiigung, um beispielsweise die Datenbank zu erweitern.

Der dritte Schritt war, die Berechnung der Querschnitte selbst zu beschleunigen. Mit der Steuerung
iiber die Webseite wurde auch eingefiihrt, dass die Querschnitte fiir die einzelnen Ionen — und nicht
nur, wie zuvor, die einzelnen Elemente — parallel berechnet werden. Fiir einen Test, ob die parallele
Berechnung der Ionen einen Unterschied zur seriellen bewirkt, wurde ein Eisenmodellatom fiir die Ioni-
sationsstufen IV-VI mit jeweils sieben Béndern auf einem Frequenzgitter mit etwa 1 000 000 Punkten auf
beide Arten berechnet. Zwischen den resultierenden Dateien konnte kein Unterschied festgestellt wer-
den. In diesem Test brauchte die parallele Berechnung 159 734 Sekunden, die serielle 343 648 Sekunden.
Das neue Verfahren macht die Berechnung also um etwa einen Faktor zwei schneller.

Um das Programm weiter zu beschleunigen, wurde, wie bereits beschrieben, die schnellste Voigtfunk-
tion (Hellwege, 1965) implementiert. Dies fiihrte im ersten Schnelligkeitstest zu einer Beschleunigung
um etwa 10%.

Wie zum Teil bereits erwihnt, verfiigt der neue T/RO-Dienst iiber mehrere Kontrollfunktionen, die
den TIRO-Administrator iiber nicht funktionierende Rechnungen bzw. eventuell auftretende Fehler bei
der Berechnung informiert. Die moglichen Fehlerquellen, auf die hauptsichlich geachtet wird, sind:

e Fehlerhafte Steuerdateien. Diese werden automatisch erstellt und kénnen durch falsche Eingaben
des TIRO-Nutzers verursacht werden. Um solche Fehler zu vermeiden, wurden (zum Teil von
Rauch) in die Webseite einzelne Abfragen eingebaut, die das Absenden eines Requests nur fiir
sinnvoll ausgetfiillte Eingabefelder und hochzuladende Dateien erméglichen.

e Das hochgeladene, bzw. nach Nutzervorgaben durch TIRO erzeugte Frequenzgitter.
e Fehler bei der Ausfithrung der Interpolationsroutine.
e Die Berechnung der Querschnitte bzw. die Ausfiithrung des /rOnlc-Programms.

e Die Atomdaten. Wird z.B. eine Datei durch eine von Kurucz neu berechnete ersetzt, konnen For-
matfehler auftreten.

e Die resultierenden Dateien. Sind diese nicht vorhanden, kann es sein, dass sich wichtige Ein-
stellungen auf dem Rechner gedndert haben oder das IrOnlc-FORTRAN-Programm nicht mehr
zugénglich oder ausfiihrbar ist.

Insgesamt ist der TI/RO-Dienst so auf einen reibungslosen Ablauf vorbereitet und der 7IRO-
Administrator wird direkt auf eventuell auftretende Schwierigkeiten hingewiesen. Eine lange Fehler-
suche wird so ebenso wie eine aufwindige Kontrolle von Hand vermieden.

Mit diesem Dienst wurde ein wichtiger Beitrag zur Spektralanalyse iiber das VO geleistet. Wie wichtig
die Beriicksichtigung der Eisengruppenelemente in der Spektralanalyse ist, wird noch einmal in Kapitel 4
deutlich gemacht.
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3. Das Tubinger GAVO-Projekt und seine
Weiterentwicklung

Die grundlegenden Gleichungen eines Sternatmosphirencodes sind, wie in Kapitel 1 beschrieben, die
Strahlungstransportgleichung, die statistischen Gleichungen und die Gleichungen fiir die Nebenbedin-
gungen. Thre Losung ist im NLTE-Fall sehr komplex und erfordert ausgekliigelte Programme, die meist
nur wenigen Astronomen zur Verfiigung stehen. Um realistische Modelle fiir eine Sternatmosphire zu
erhalten, sind auBer den physikalischen Gleichungen auch moglichst grofle bzw. vollstindige, prizise
Modellatome von groBer Wichtigkeit. Dies bezieht sich nicht nur auf die Anzahl der Elemente. Es soll-
ten auch ausreichend viele Ionisationsstufen, atomare Levels und Uberginge beriicksichtigt werden, um
alle Effekte auf die Atmosphire modellieren zu kénnen. Zuverldssige Modelle sollten aulerdem viele
Iterationsschritte durchlaufen haben. Vor allem fiir Sternparameter im NLTE-Bereich sind daher ausrei-
chende Rechnerressourcen und Rechenzeiten fiir die Erstellung vertrauenswiirdiger Modelle notig. Aus
diesem Grund galt die NLTE-Spektralanalyse lange Zeit als Gebiet der Spezialisten.

Fiir die Modellierung von NLTE-Spektren werden weltweit mehrere, zum Teil unterschiedliche Pro-
gramme verwendet. Die Tiibinger Arbeitsgruppe verwendet das selbst entwickelte Programm TMAP.
Ein weiterer Modellatmosphirencode ist TLUSTY', bei dem die selben Gleichungen gelost werden,
aber z.B. andere Atomdaten zugrunde liegen und ein anderes Konvergenzkriterium verwendet wird. Mit
dem NLTE-Code PHOENIX? konnen beispielsweise expandierende Atmosphiren zusitzlich zu den sta-
tischen simuliert werden. Fiir Neueinsteiger in dieses Gebiet der Spektralanalyse ist es unter Umsténden
schwer, sich in die Programme einzuarbeiten oder sie iiberhaupt zu bekommen. Astronomen, die sich
nicht direkt mit der Spektralanalyse beschiftigen, Spektren aber trotzdem fiir einen Teil ihrer Arbeit
benotigen, schreckt der groB3e (Zeit-)Aufwand fiir die Berechnung zuverlidssiger Modellatmosphéren oft
ab. So wurden z.B. fiir die Modellierung Planetarischer Nebel lange Zeit Schwarzkorperfliisse anstelle
realistischer, theoretischer Spektren als Input fiir die Photoionisationsmodelle verwendet.

Um die NLTE-Spektralanalyse fiir jedermann moglich zu machen, wurde der Dienst TheoSSA ent-
wickelt, der in der Anfangsphase auf dem Tiibinger Programm zur Modellierung von Sternatmosphéren
(Kapitel 3.1) basiert. Mit TheoSSA konnen zum ersten Mal sowohl Hobbyastronomen ihre selbstauf-
genommen Spektren analysieren, als auch Spezialisten eine schnelle, erste Analyse durchfiihren, ohne
dabei viel Rechenzeit investieren zu miissen. TheoSSA ist intuitiv zu bedienen, erfordert keinerlei Hin-
tergrundkenntnisse und liefert schnell Ergebnisse. Damit der Nutzer abschitzen kann, wofiir genau der
Dienst geeignet ist, wurden eigene Tests und eine Qualititskontrolle eingefiihrt (Kapitel 3.5, 4).

Im Folgenden werden die verschiedenen Mdglichkeiten beschrieben, mit denen die Spektralanalyse
iber das Internet im Rahmen des Tiibinger GAVO-Projekts realisiert wurde. Anschlieend wird auf die
Einfiihrung einer Qualititskontrolle fiir diese Dienste eingegangen und die Benchmarktests vorgestellt.

3.1. TMAP - Das Tubinger Modellatmosphéarenpaket

Das Tiibingen NLTE Model-Atmosphere Package (TMAP, Werner, 1986; Werner et al., 2003; Rauch &
Deetjen, 2003) ist eine Sammlung von FORTRAN-Programmen, die in den 1980er Jahren entwickelt
wurden und seither stindig verbessert und erweitert werden. Mit diesen Programmen wird das in Kapi-
tel 1 beschriebene gekoppelte, hochgradig nicht-lineare Gleichungssystem fiir die Strahlungstransport-

"http://nova.astro.umd.edu/
http://www.hs.uni-hamburg.de/EN/For/ThA/phoenix/
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gleichung und die statistischen Gleichungen zusammen mit den Gleichungen fiir die Nebenbedingungen
gelost. Zusitzliche Annahmen des Codes sind chemische Homogenitét der Atmosphére und planparallele
Geometrie. Alternativ konnen auch geschichtete Atmosphéren oder sphirische Geometrie angenommen
werden.

Fiir die Losung des Gleichungssystems wird das Verfahren der beschleunigten Lambda-Iteration (ac-
celerated lambda iteration, ALI, Cannon, 1973; Scharmer, 1981; Werner & Husfeld, 1985) verwendet.
Bei diesem Verfahren wird in die formale Losung der Strahlungstransportgleichung J = AS ein geni-
herter A-Operator A* eingefiigt

J" = A*S" 4+ (A — A*)S™L,

wobei der Korrekturterm (A — A*)S™~! aus dem vorherigen Rechenschritt n — 1 bekannt ist und (in
dieser Arbeit) ein diagonaler A*-Operator verwendet wird. Die Gleichung fiir das Strahlungsfeld hingt
damit nicht mehr von der aktuellen Quellfunktion ab und kann unabhéngig von den Gleichungen der
Nebenbedingungen (innerer Iterationszyklus) in einem duBleren Zyklus gelost werden. Dieser dul3ere Ite-
rationszyklus wird so lange wiederholt bis Konvergenz (S = S™~!) erreicht ist. Der innere Zyklus
wird mit dem Newton-Raphson-Verfahren gelost, wobei in jedem Schritt die Jacobi-Matrix aufgestellt
und invertiert werden muss. Alternativ dazu kann die Kantorovich-Variante dieses Verfahrens verwen-
det werden, wobei die Jacobi-Matrix nicht mehr in jeder Iteration® invertiert wird, was eine enorme
Beschleunigung der Berechnung zur Folge hat.

TMAP kann fiir zuverléssige, prizise Spektralanalysen von Objekten mit Parametern aus dem ge-
samten NLTE-Bereich (Abb. 1.7) verwendet werden. Mittlerweile werden nicht nur Weille Zwerge oder
deren Vorldufer modelliert (typischerweise liegen die Parameter im Bereich 20000 < Teg <200 000K
und 4 < log g < 9), sondern auch andere Objekte, wie z.B. unterleuchtkriftige Sterne, Weille Zwerge in
Novae oder Neutronensterne (mit 7,g¢ bis zu einigen Millionen K und mit bis zu log g = 15).

Fiir die Berechnung einer Modellatmosphire konnen Elemente von H bis Xe mit bis zu 2000 Levels
und 4000 Linien beriicksichtigt werden. Die Daten dafiir (Levelenergien, Querschnitte fiir Ubergiinge,
etc.) werden der speziell fiir TMAP angelegten Modellatomdatenbank TMAD (Kapitel 3.2) entnommen.
Diese Datenbank wird stindig iiberarbeitet, wodurch die Modellatome, die fundamentaler Input fiir alle
Modellatmosphirenrechnungen sind, auf dem neuesten Stand sind.

3.2. TMAD - Eine Modellatomdatenbank

Die Genauigkeit der von einem Sternatmosphirenprogramm verwendeten Atomdaten hat grofle Auswir-
kungen auf die Atmosphérenstruktur und auf die Prizision der Wellenldnge und Stirke der Absorptions-
bzw. Emissionslinien des resultierenden Spektrums. Die Ergebnisse bzw. Zuverldssigkeit der Spektral-
analyse insgesamt wird also stark von der Qualitét der eingehenden Atomdaten bestimmt. Deshalb ist es
besonders wichtig, diese Daten immer auf dem neuesten Stand zu halten und alle fiir die Atmosphéren-
struktur wichtigen chemischen Elemente in die Berechnungen mit einzubeziehen.

Die Tiibinger Modellatomdatenbank TMAD wird aus diesem Grund regelmifBig aktualisiert und er-
weitert. Die enthaltenen Daten haben ein Format, das von TMAP verwendet wird und sind auf den
Standardquellen wie z.B. NIST* oder dem Opacity Project’ (Seaton et al., 1994) aufgebaut. Um diese
Atomdaten allen zur Verfiigung zu stellen, die an Spektralanalysen interessiert sind, wurde die TMAD-
Datenbank im Rahmen des GAVO-Projekts veroffentlicht (Abb. 3.1). Seither sind alle verfiigbaren Atom-
daten frei iiber das Internet zugénglich und kénnen direkt heruntergeladen werden.

TMAD enthilt fiir jedes Element grundsitzlich zwei Arten von Modellatomen (Abb. 3.2), die einen
sind fiir die Atmosphirenberechnung, die anderen fiir die Berechnung synthetischer Spektren vorgese-

*Die Standardeinstellung sieht eine Invertierung der Jacobi-Matrix jede fiinfte Iteration vor, der TMAP-Nutzer kann dies aber
individuell wéhlen.

*http://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm

Shttp://cdsweb.u-strasbg.fr/topbase/TheOP.html
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German'AstrophysicalVirtual Observatory

TMAD - Tiibingen Model Atom Database - WWW Interface

In the framework of the Virtual Observatory, the GAVO project provides theoretical spectral energy distributions (SEDs).
Home
About GAVO In a pilot phase, only TMAP NLTE model atmospheres for hot, compact stars are available via the TheoSSA service. TheoSSA gives a VO user easy access to
pre-calculated SED grids. In case that no suitable SED is available, the VO user is guided to TMAW, a WWW interface to calculate SEDs using TMAP.
Getting Started
TMAW s using the model atoms which are provided here. We start to provide here some basic model atoms and will add more in future.
GAVO Data Center

A detailed explanation of the keywords etc. used in these files is given in the TMAP User's Guide.

Documents

Internal The model ions which are provided for the calculation of the SEDs have to be adjusted in accordance with the model ions used for the model-atmosphere calculation.
The list of NLTE levels has to be the same in order to avoid LTE occupation numbers which result in unreliable strengths of lines which arise from these levels. Cut the
respective NLTE levels then and paste them in the LTE section.

wn Goto element

H He
Li Be B CNOFRNe

Sponsored by Na Mg Al Si P S ClAr

@ Federal Ministy K CaScTiV Cr MnFe CoNi CuZn GaGeAs SeBrkr

of Education RbSrY ZrNbMoTec RuRhPdAg Cdin SnSbTel Xe

and Research

Membes of the Intemational
Virtual Observatory Allisnce

Abbildung 3.1.: Im oberen Teil der TMAD-Webseite ist ein Uberblick iiber die verfiigbaren Elemente
sowie einleitende Informationen iiber die Datenbank dargestellt.

hen. Fiir die letzteren wird zusitzlich die Feinstrukturaufspaltung der Levels beriicksichtigt. Die Modell-
atome konnen individuell aus den einzelnen Modellionen der Elemente aufgebaut bzw. angepasst wer-
den. Fiir die Atmosphérenberechnung sind zusitzlich Standardmodellatome fiir bestimmte Temperatur-
bereiche verfiigbar, die aus den jeweils fiir diesen Bereich wichtigen Ionen bestehen. Je nach Fachkennt-
nis kann der VO-Nutzer diese direkt verwenden oder eigene zusammenstellen.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden Grotriandiagramme fiir die Ionen der Elemente C, N, O, Ne und
Mg erstellt (Abb. 3.3), um dem Benutzer einen Uberblick iiber die Modellatome von TMAD zu geben.
Durch diese Grotriandiagramme wird schnell deutlich, wie komplex die Modellatome sind, wie viele
NLTE-Levels und wie viele Linieniibergiinge in den Modellatomen beriicksichtigt werden.

TMAD beinhaltet Modellatome fiir die Elemente H, He, C, N, O, F, Ne, Na, Mg, Si, P, S, Ar, Ca,
Ge, Kr und Xe (Abb.3.1). Im Rahmen dieser Arbeit wurde die Datenbank um Modellionen fiir die
Atmosphéarenberechnung fiir

e Nalll-1V
e Arlil-v
erweitert. Fiir Modellionen, in denen die Feinstrukturaufspaltungen beriicksichtigt ist, wurden Daten fiir
e Nell-v, IX-X
e MgI-XII
e Sill-1V
e Arlv, VI-VIII

zusammengestellt. Dies ermdglicht die Bestimmung der Haufigkeiten der Elemente. Durch die zusétz-
lich vorhandenen Levels und Linien fiir die Atmosphérenberechnung werden aulerdem die Modelle
realistischer.
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Neon

A complete model atom (NE | - X1) is provided (not processed by ATOMS2 - please read the header for the sources of the atomic data). For model-atmosphere
calculations, this model atom has to be individually adjusted depending on TEﬂ and log g (for further details and the use of ATOMS2, please have a look into the

TMAF User's Guide). Forlog g =7 (9 at TEﬂ = 500 kK), examples for model ions in an approximate TEH range are given (not processed by ATOMSZ2). These are,

e.g., automatically selected for model-atmosphere calculations via TMAW, the TMAP WWW interface.
The example plots (H+MNe models) show the dominant ionization stages for selected TE"_ (These H+Me models were calculated for test reasons only and, thus,

may not be fully converged in the outer atmospheres.)

The Ne VIl model ion was used in Wemer, Rauch & Kruk 2007, A&A, 474, 591.

Ne model atoms for TMAP model-atmosphere calculation

example plots for ionization fractions

jons [valid for = Teﬁ} kK atT IkK

eff

ME |- X to be adjusted

NE |- 11l =20 20

NE |- IV 20-25 20

NE |-V 25-35 30

NE | - VI 35-585 40 50

NE Il - VI 55 - 75 60 70

NE NIl - VI 75-130 100

NE IV - IX 130 - 180 150

NE V- X 180 - 250 200

NE VI - X 250 - 400 300

MNE VI - X =400 500

Ne model ions for the calculation of the emergent spectrum
(incl. fine-structure splitting)

NE |

MNE Il

NE Il

NE IV

NE V

NE VI

NE VI

NE VI

NE [

MNE X

Me Grotrian diagram

; i
pormm-
9’!" ”‘IF'
il

Abbildung 3.2.: Dieser Ausschnitt der TMAD-Webseite zeigt die verfiigbaren Modellatome fiir Neon
fiir die Berechnung der Atmosphire sowie fiir synthetische Spektren. Rechts sind die
Grotriandiagramme der einzelnen Neonionen dargestellt (eine hochaufgeloste Version
ist auf der Webseite verlinkt).

o
)

Energie / 1 000 000 cm’

0.0

—Tj—

lonisationsenergie

3 G 3 Ho 3 I
=
NIV
624 866 cm”'

Abbildung 3.3.: Grotriandiagram von N IV mit den Singulett- (links) und den Triplettzustinden (rechts).
Die waagerechten Striche mit Levelbezeichnung stellen die Levels dar, die Linien zwi-

schen den Levels die Ubergiinge.

Der Aufbau der TMAD-Modellatome wird durch Schliisselworte bestimmt. Jeder einzelne der im Fol-
genden beschriebenen Bereiche wird mit einem eindeutigen Schliisselwort eingeleitet. Abgeschlossen
werden die Bereiche durch eine ,,0° oder durch den Beginn des nichsten Bereichs.
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e Die Levels: Um ein neues Modellatom zusammen zu stellen, werden Elektronenkonfiguration,
Drehimpuls und die Energien der Levels aus den Standarddatenbanken wie NIST, dem Opa-
city Project, Chianti® oder der Kentucky-Datenbank’ entnommen. Die Elektronenkonfiguratio-
nen und Drehimpulse werden zu einem A10-String zusammengefiigt (der TMAD-Levelname
,,C402S 128 “ steht fiir das Element ,,C* mit Ionisationsstufe ,,4*, Hauptquantenzahl ,,02%, Dreh-
impuls ,,S“, Gesamtdrehimpuls ,,1* (nur bei Modellatomen, die die Feinstrukturaufspaltung be-
riicksichtigen) und Elektronensystem ,,2*). Diese bilden zusammen mit dem Namen des Parent
Levels (Grundzustand der nédchsthoheren Ionisationsstufe, ebenfalls dargestellt als A10-String),
der Ionisationsenergie des Levels in Hz und des statistischen Gewichts den ersten Teil der Modell-
atome. Die hier beschriebenen Informationen werden nach dem Schliisselwort L oder LTE aufge-
listet, was den Beginn der Bereiche der NLTE- bzw. LTE-Levels anzeigt.

¢ Gebunden-gebunden-Ubergiinge: Das Schliisselwort fiir die radiativen gebunden-gebunden-
Ubergiinge ist RBB. Fiir diese Ubergiinge werden hauptsichlich Opacity Project-Daten verwendet.
Die beiden A10-Strings fiir den Namen des unteren und oberen Levels, zwischen denen der Uber-
gang stattfinden, stehen am Anfang jedes Eintrags. Dahinter werden die Formel, mit der TMAP
spiter den Ubergang berechnen wird, und die Input-Daten fiir diese Formel gelistet, gefolgt von
der Wellenliinge des Ubergangs in A.

e Die zugehorigen gebunden-gebunden StoB-Ubergiinge (Schliisselwort CBB) unterscheiden sich
von den RBB-Eintrdgen in den von TMAP verwendeten Formeln zu ihrer Berechnung und deren
Input (siche http://astro.uni-tuebingen.de/~TMAP/UserGuide/UserGuide.
pdf). AuBerdem wird fiir diese Uberginge keine Wellenlinge angegeben.

o Gebunden-frei-Ubergiinge: Die radiativen und StoB-Ubergiinge zwischen gebundenen Levels
und dem Kontinuum werden durch die Schliisselworte RBF bzw. CBF eingeleitet. Wie bei den
RBB-Ubergiingen werden die beiden Levels, zwischen denen der Ubergang stattfindet, sowie die
Formel zur Berechnung des Querschnitts und die dafiir nétigen Inputs angegeben. Das zweite Le-
vel ist hierbei nicht aus dem selben Ion, sondern aus dem um eins hoher ionisierten.

e Frei-frei-Ubergiinge und StoBanregung: Informationen zu CBX- (StoBanregung zu LTE-Levels)
und RFF-Ubergiingen sind im selben Stil wie die der anderen Ubergiinge angegeben und vervoll-
stindigen das Atomdatenfile.

Wurde ein neues Modellion fiir die Berechnung synthetischer Spektren erstellt, miissen die TMAP-
Routinen so angepasst werden, dass die Besetzungszahlen der Levels aus der Modellrechnung (ohne
Beriicksichtigung der Feinstrukturaufspaltung) im richtigen Verhiltnis den entsprechenden aufgespal-
tenen Levels zugeordnet werden konnen. Diese Anpassungen wurden fiir die oben angegebenen Ionen
durchgefiihrt.

3.3. TheoSSA - Eine Datenbank flir synthetische Sternspektren

Mit TMAP sind prizise und detaillierte Spektralanalysen moglich. Deshalb ist immer wieder von auf3er-
halb der Tiibinger Arbeitsgruppe angefragt worden, ob SEDs fiir bestimmte Objekte gerechnet und zur
Verfiigung gestellt oder Analysen fiir ausgewéhlte Sterne durchgefiihrt werden konnen.

Mit der Zunahme der astronomischen Daten stieg auch die Zahl der Nachfragen nach synthetischen
Spektren. Die Bearbeitung jeder einzelnen Anfrage wurde zum Teil sehr zeitintensiv, was auch daran
liegt, dass fiir jede Analyse Gitter von Spektren mit z.B. unterschiedlichen Teg- und log g-Werten an-
stelle einzelner SEDs nétig sind. Ein weiterer Grund fiir die steigende Nachfrage ist, dass vor allem

®http://www.chiantidatabase.org/
"http://www.pa.uky.edu/~peter/atomic/
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GERMAN ASTRORIYSCAL

GAVQ TheoSSA Web Interface

VTS QRSERYATON Y

TheoSSA provides spectral energy distributions based on model
Help atmosphere calculations. Currently, we serve results obtained using
the Tubingen NLTE Model Atmosphere Package for hot compact

Semice info stars.
Related )
Compute custom | Crective between 100000
SEDs Temperature Range of the atmosphers's eff -
[K]
Metadata
— Log. Sutface  between 6.0 and 7.0
snier gravity [cm/s2]
Description >>
Keywords >> Mass loss rate  petween and
Creator >> [solMass/yr] Range of mass loss rates fo include. if you only specify one bound, you get & halfinfinite interval.
Created »>> .
Data updated >> Mass Fraction H + between 0.7 and 1.0

1 r fower bound

Copyright ==

Source == Mass Fraction

Reference URL >=

ror lower bound.
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our data
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When publishing research making use of this semnice, please

acknowledge: "The TheoSSA semvice (http://dc.g-vo.orgitheossa)

used to retrieve theoretical spectra for this paper was constructed

as part of the activities of the German Astrophysical Virtual
Observatorv.”

Abbildung 3.4.: TheoSSA-Webseite.

Astronomen, die synthetische Sternspektren als Input fiir ihr eigentliches Programm benétigen und de-
nen deren Berechnung zu zeitintensiv ist, Schwarzkorperfliisse anstelle eines realistischen synthetischen
Sternspektrums verwendeten. Mit der steigenden Genauigkeit von Programmen, die solche SEDs als
Input verwenden, wird auerdem die Verwendung von Schwarzkorperspektren, die zwar einfach zu be-
rechnen sind, aber eine schlechte Nédherung fiir ein Sternspektrum darstellen, immer fragwiirdiger und
das Interesse an realistischen SEDs nimmt zu.

Diese Entwicklung macht deutlich, dass ein grofer Bedarf an frei zugiinglichen, bereits berechneten
oder innerhalb kurzer Zeit , lieferbaren” SEDs besteht. Eine Losung fiir diese ungiinstige Situation bot
sich im Zusammenhang mit der Idee des Virtuellen Observatoriums. Im Rahmen des GAVO-Projekts
wurde deshalb die Datenbank TheoSSA (Theoretical Stellar Spectra Access) eingerichtet. Sie bietet be-
reits berechnete, synthetische Spektren bzw. Modellgitter zum Download an. Die urspriingliche Moti-
vation fiir die Veroffentlichung von synthetischen Sternspektren war, realistische, einfach zugiingliche
ionisierende Spektren fiir Photoionisationsmodelle von Planetarischen Nebeln zur Verfiigung zu stellen
und auch Nicht-Spezialisten eine Spektralanalyse zu ermdglichen (Rauch, 1997, 2003, 2008).

Momentan ist die TheoSSA-Datenbank auf TMAP-Spektren basiert. Die Einbeziehung von Spektren,
die mit anderen Modellatmosphérencodes berechnet wurden, ist aber moglich und auf der Webseite
bereits eingerichtet. In naher Zukunft sollen z.B. Modelle des PoWR-Codes®, mit dem expandierende
Atmosphiren simuliert werden kdnnen, iiber diese Datenbank zuginglich sein.

$http://www.astro.physik.uni-potsdam.de/~htodt
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Die Bedienung der Datenbank erfolgt nach VO-Regeln intuitiv — nur die fundamentalen Parameter
(Teq, log g und Haufigkeiten einzelner Elemente) werden auf der Webseite angegeben (Abb. 3.4). Als
Ergebnis wird eine Liste aller verfiigbaren SEDs in einem gewissen, voreingestellten Parameterbereich
angezeigt (Abb. 3.5). Die Ergebnisse konnen entweder als Klartext oder im VOTable-Format® herunter-
geladen werden, wobei die Metadaten im Kopfteil der einzelnen Dateien zu finden sind. Die jeweiligen
SEDs werden in Tiibingen gespeichert, wihrend die zugehorigen Metadaten-Dateien in Heidelberg ge-
sichert sind. Fiir eine erste Ubersicht kann der Nutzer die Spektren auch mit Specview!? darstellen.

TheoSSA nutzt den VO-Standard Simple Spectral Access Protocol (SSAP, SSA!!) fiir eindimensionale
Spektren und SEDs. Das bedeutet, dass die Informationen iiber die SEDs in dem Format des Standards
SSA gespeichert werden, was es z.B. der Suchfunktion erméglicht die gewiinschten Daten zu finden und
sie als VOTable darzustellen. Die Datensétze werden mit Hilfe der so genannten ,,SSA data models* be-
schrieben. Diese haben unterschiedliche Komponenten (z.B. ,,DatalD*), die jeweils wieder verschiedene
Kategorien haben (z.B. ,,must* oder ,,should*) und weiter in so genannte UTYPES unterteilt sind (z.B.
,,.DatalD.Title* oder ,,DatalD.Creator*). ,,Data model metadata“ beschreiben die Daten selbst. Von ihnen
sind mehrere im Standard SSA definiert, eine davon ist in Abb. 3.6 zu sehen, die den Datensatz ,,identifi-
cation metadata“ zeigt. In dieser Abbildung sind die verschiedenen UTYPES dieses data models aufgelis-
tet und beschrieben und die jeweiligen Anforderungen sowie Standardeinstellungen werden angegeben.
Alle in SSA existierenden data models sind in der zugehdrigen VO-Dokumentation beschrieben®. Jeder,
der seinen Datensatz veroffentlichen mochte, kann seine Informationen iiber die Daten anhand dieses
Dokuments so umformen, dass sie dem SSA-Standard entsprechen und sie dann veroffentlichen.

UTYFPE Description Req Default
DatalD.Title Dataset title MAN
DatalD.Creator Creator name (string) REC
DatalD.Collection Collection shortname (string) REC
DatalD.CreatorDID Creator assigned dataset identifier REC
DatalD.Date Data processing/creation date OPT
DatalD.Version Version of creator-produced dataset OPT
DatalD.Instrument [nstrument name OPT
DatalD.Bandpass Bandpass name, e.g., filter OPT
DatalD.DataSource Original source of data REC | survey
DatalD.CreationType Dataset creation type REC | archival

Abbildung 3.6.: Auszug aus der IVOA-Dokumentation fiir SSA, Version 0.97 (Quelle siche Text). Diese
Abbildung gibt eine Ubersicht iiber die dataset identification-Metadaten. MAN steht fiir
mandatory und bedeutet, dass dieser Eintrag auf jeden Fall ausgefiillt werden muss, REC
fiir recommended, also empfohlen, und OPT fiir optional.

TheoSSA ist eine der ersten Datenbanken, die theoretische SEDs nach VO-Vorgaben zur Verfiigung
stellt. Die Spektren der TheoSSA-Datenbank bieten eine realistische Reprisentation des (Zentral)Sterns —
im Gegensatz zu vorher verwendeten Schwarzkorperfliissen. Auflerdem ist mit den enthaltenen Spektren
eine erste, grobe Analyse heiller, kompakter Objekte moglich. Bei Analysen von Objekten, zu denen T.g
und log g noch nicht bekannt sind, kann so eine erhebliche Zeitersparnis erzielt werden. Aulerdem wird
die Doppelberechnung vieler Spektren verhindert, da nicht mehr fiir jeden TMAP-Anwender nur seine
eigenen Modelle, sondern auch die der anderen Benutzer iiber TheoSSA zuginglich sind. VO-Nutzer, die
sich bis dahin nicht oder kaum mit der Analyse von beobachteten Spektren beschiftigt haben, haben mit
diesem Dienst die Moglichkeit in die Spektralanalyse einzusteigen ohne grofes Hintergrundwissen mit
zu bringen.

‘http://www.ivoa.net/Documents/VOTable/
Ohttp://www.stsci.edu/institute/software_hardware/specview
Uhttp://www.nrao.edu/~dtody/ssa/ssa-v097.pdf

44



Nach der Einfithrung des TheoSSA-Dienstes wurde jedoch schnell deutlich, dass nicht alle Anfragen
nach TMAP-Spektren durch TheoSSA abgedeckt werden. Die Nachfrage nach individuellen Spektren
wurde groBer, woraufhin zusitzlich ein automatischer Rechendienst (TMAW, Kapitel3.4) eingerichtet
wurde. Fiihrt eine TheoSSA-Suche nicht zum gewiinschten Ergebnis, so kann der Benutzer den TMAW-
Dienst aufrufen. Mit diesem kann er SEDs mit individuell bestimmten Parametern berechnen lassen.
Diese SEDs werden automatisch in die 7heoSSA-Datenbank eingefiigt, wodurch sich diese stindig er-
weitert. TheoSSA enthilt deshalb sowohl Modelle, die von einzelnen TMAP-Anwendern berechnet wur-
den, als auch solche, die automatisch mit TMAW erzeugt wurden. Sie kdnnen iiber den Metadateneintrag
,,DatalD.Creator* unterschieden werden.

Mit den TheoSSA- und TMAW-Diensten wird die NLTE-Spektralanalyse weltweit vereinfacht und
auch Nicht-Spezialisten zugénglich gemacht. Allerdings werden auf diese Art die Erzeuger der Spektren
nicht mehr als Koautoren von Veroffentlichungen genannt, sondern es wird allgemein im Acknowledge-
ment zitiert: ,,The TheoSSA service (http://dc.g-vo.org/theossa) used to retrieve theoretical
spectra for this paper was constructed as part of the activities of the German Astrophysical Virtual Ob-
servatory.*

3.4. TMAW - Berechnung individueller synthetischer Spektren

SEDs, die nicht in der TheoSSA-Datenbank zu finden sind, konnen mit dem web basierten TMAP-Dienst
(TMAW) berechnet werden. Wie TheoSSA wird auch TMAW iiber eine Internetseite bedient (Abb. 3.7).
Dabei miissen die grundlegenden Parameter wie T.¢, log g und Elementhiufigkeiten sowie Kontaktdaten
wie die Email-Adresse angegeben werden. Der Absendeprozess der Daten bereitet die automatische
Berechnung einer oder mehrerer SEDs mit den gewiinschten Parametern vor, indem diese in eine oder
mehrere Dateien geschrieben werden. Diese Dateien werden automatisch (mit Hilfe eines Cron-Jobs)
nacheinander abgearbeitet, d.h. die SEDs zu diesen Parametern berechnet. Wenn die Berechnung beendet
ist, bekommt der Anwender per Email die URL mitgeteilt, von der er die Ergebnisse herunterladen kann.
Die resultierenden SEDs werden, wie eben erwihnt, zusitzlich in die TheoSSA-Datenbank eingefiigt, um
unnotige Neuberechnungen zu verhindern.

In TMAW-Rechnungen konnten bisher die Elemente H, He, C, N und O beriicksichtigt werden. Gegen
Ende der Arbeit wurde TMAW in einem parallelen Projekt von N. Reindl um die Elemente Ne und Mg
erweitert. Der Dienst kann auch weiterhin um zusitzliche Elemente ergidnzt werden. Wie gut er bereits
jetzt genutzt wird, zeigt Abb. 3.8. Es ist deutlich zu erkennen, dass die Nachfrage nach TMAW-Modellen
zunimmt. Dies ist unter anderem dem steigenden Bekanntheitsgrad von TMAW zu verdanken (siehe
z.B. Webcounter und Weltkarte (inklusive Link zu Detailangaben) mit Markierungen von wo aus TMAW
aufgerufen wurde in Abb 3.7, abgerufen: 17.01.2013).

3.4.1. Hintergrundoperationen nach dem Absenden eines Requests

Der Nutzer des TMAW-Dienstes muss diesen gewissermallen als Blackbox verwenden. Die Schritte, die
nach dem Absenden des Requests durchgefiihrt werden, sind fiir ihn nicht direkt einsichtig und werden
deshalb im Folgenden vorgestellt.

Erzeugen der Request Datei

Sobald ein Request iiber die TMAW-Webseite abgesendet wird, erzeugt die Prozedur
/www/uncgi-bin/TMAP_WWW_interface_script eine Datei, die alle iiber die Webseite ange-
gebenen Informationen enthélt. Diese Request-Datei liegt in dem Verzeichnis /home/TMAW/requests,
bis ihre Bearbeitung startet. Alle Prozeduren, die zur Berechnung der SEDs verwendet werden, sind
Unix-Shell-Skripte und befinden sich im Verzeichnis /home/TMAW/scripts. Die Programme, die von
den Prozeduren verwendet werden, sind in FORTRAN geschrieben und in /home/TMAW/FORTRAN
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Abbildung 3.7.: TMAW-Request-Webseite.
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Abbildung 3.8.: Zahl der extern eingegangenen TMAW-Requests (oben) und der angeforderten Modelle
(unten) pro Quartal seit Beginn dieser Arbeit. Stand: 23.01.2013
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zu finden. Thre ausfiihrbaren Dateien befinden sich im Verzeichnis /home/TMAW/bin und stehen sowohl
als 32-bit- als auch als 64-bit-Versionen (.Linux_X86 bzw. .Linux_x64 als Erweiterung) zur Verfiigung.
Alle zur Berechnung der SEDs verwendeten Prozeduren sind im Anhang dieser Arbeit zu finden.

Eine Ubersicht iiber die einzelnen Schritte, die bei einer TMAW-Berechnung durchlaufen werden,
ist in Abb. 3.9 und 3.10 dargestellt. Wie bei der Berechnung mit TMAP wird — nach einer Priifung, ob
genug Rechenkapazitit verfiigbar ist — zuerst ein Modellatom erstellt. Hierbei werden Modellatome aus
der TMAD-Datenbank fiir den jeweiligen Temperaturbereich verwendet. Anhand dieser Modellatome
werden Frequenzgitter erzeugt und die Parameter fiir die Programmdateien iiberpriift. Die eigentliche
Berechnung des Sternatmosphidrenmodells beginnt mit einem Startmodell (ein Kontinuumsmodell in
grauer Niherung). AnschlieBend folgen verschiedene Schritte fiir die Erzeugung eines Kontinuumsmo-
dells, dem spiter, in weiteren Schritten, Linien hinzugefiigt werden. Zum Abschluss der Berechnung
wird das synthetische Spektrum erzeugt und in ein komprimiertes tar-Archiv gepackt, das mit Hilfe eines
wget-Kommandos heruntergeladen werden kann. All diese Schritte werden von verschiedenen Prozedu-
ren ausgefiihrt, die im Folgenden genauer beschrieben werden.

Die einzelnen TMAW-Schritte zur Modellatmospharenberechnung

Das TAAT besitzt zur Zeit 16 Rechner mit Vierkernprozessoren, auf denen unter der Woche maxi-
mal jeweils zwei, am Wochenende maximal drei Requests gleichzeitig abgearbeitet werden. Zusétzlich
steht ein Zwolfkernrechner mit Hyper-Threading-Technologie (GAVO @IAAT-Server) zur Verfiigung,
auf dem bis zu 24 Requests gleichzeitig berechnet werden konnen.

e checkreq.sh: Mit Hilfe eines Cron-Jobs wird auf dem GAVO @IAAT-Server jede Mi-
nute, auf den anderen jede Viertelstunde, die Prozedur checkreq.sh ausgefiihrt. Die-
se Prozedur priift zuerst, ob zur Zeit eine Maintenance-Phase ist, in der keine Requests
bearbeitet werden, ob ein anderer Request gerade kompiliert und (mit der Programmdatei
/home/rauch/tools/readload.Linux_X86) ob der jeweilige Rechner genug freie Ker-
ne hat, um den Request zu bearbeiten. AnschlieBend wird die Zahl der Requests, die bereits auf
diesem Rechner abgearbeitet werden, ermittelt. Wenn diese klein genug ist, der Rechner noch
Kapazitit frei hat, kein anderer Request kompiliert und keine Maintenance-Phase ist, wird die
Prozedur TMAW_iaat_run. sh gestartet.

e TMAW_iaat_run.shistdie eigentliche Hauptprozedur. Nach einer Anderung des Formatstrings
fir Teg und logg (mit Hilfe der unter /home/rauch/bimod abgelegten Programmen
TEFF_I7.Linux_X86 und LOGG.Linux_X86) und einer Normierung der Elementhiufig-
keiten (TMAW_norm.Linux_X86) wird zuerst gepriift, ob ein fritheres Modell mit den selben
Sternparametern bereits eine Ergebnisdatei erzeugt hat. Ist dies der Fall, wird eine Email mit ei-
nem Ubersichtsplot iiber vorhandene SEDs mit dieser Hiufigkeitskombination im log g-log Tyg-
Diagramm an den Nutzer gesendet. Ansonsten startet TMAW_iaat_run. sh zuerst die Prozedur
TMAW_iaat_prepare. sh fiir die Erzeugung der fiir die spétere Berechnung der Atmosphire
benétigten Input-Daten. AnschlieBend wird die Prozedur TMAW_iaat_jobfile. sh zureigent-
lichen Berechnung der Modellatmosphire und synthetischen Spektren ausgefiihrt.

Sind diese beiden Prozeduren beendet und die SEDs erzeugt, werden von TMAW_iaat_run.sh
grafische Darstellungen der Temperaturstruktur und des Flussverlaufs sowie Metadaten (mit Hilfe
von split.Linux_X86, fcloudy.Linux_X86 und devide.Linux_X86) erstellt. Die
Ergebnisse der Atmosphédrenberechnung (SEDs, Darstellungen der Temperaturstruktur und des
Flusses) werden in ein komprimiertes tar-Archiv zusammengefiigt und in ein von auflerhalb des
Instituts frei zugéngliches Verzeichnis gelegt, sodass der Anwender die Daten mit Hilfe eines
wget-Kommandos herunterladen kann.
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Abbildung 3.9.: Schematische Ubersicht iiber die grundlegenden TMAW-Schritte.
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Tabelle 3.1.: Statistik ausgewihlter TMAW-Modellatome fiir unterschiedliche Temperaturbereiche. Fiir
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jedes Ion ist die Zahl der NLTE-Levels und die Zahl der Linien (RBB) angegeben.

Teg/ KK 20 — 30 70 — 100 150 — 180
Ion NLTE RBB NLTE RBB NLTE RBB
Hr 10 45 10 45 10 45
Hiu 1 — 1 — 1 —
Her 19 35 19 35 5

He 11 14 91 14 91 14 91
He 111 1 — 1 — 1 —
Ci 15 19

Cu 16 37 16 37

Cir 13 32 13 32

Civ 14 35 14 35 14 35
Cv 1 0 1 0 19 33
Cvi 1 0
N1 1 0

NII 14 14 1 0

N1 13 24 13 24

Ni1v 16 30 16 30 1 0
Nv 1 0 14 35 14 35
N VI 1 0 11 14
Nvi 1 0
(0] 14 18

on 16 26 16 26

o111 21 38 21 38

O1v 18 39 18 39 1 0
Oov 1 0 17 35 17 35
Ovi 1 0 14 33
Ovin 1 0

Die Prozedur benachrichtigt sowohl den Anwender als auch den TMAW-Administrator immer wie-
der iiber den Status des Requests per Email. Der Anwender erhilt Emails, wenn die Berechnung
seines (oder des ersten Requests seines Gitters) beginnt und wenn die Berechnung abgeschlos-
sen ist. Sind alle Requests eines Gitters abgearbeitet, so ist in einer finalen Email zusétzlich eine
Ubersicht (log g-log T,g-Diagramm) iiber alle Requests, die die Berechnung abgeschlossen haben,
enthalten.

Der TMAW-Administrator erhilt zusdtzlich Emails zur Qualitdtskontrolle des TMAW-Dienstes
bzw. wird benachrichtigt wenn die Berechnung erfolglos war.

TMAW_iaat_prepare.sh wird von der Hauptprozedur gestartet und ist fiir die Vor-
bereitung der Modellatmosphirenberechnung zustindig. Bevor diese Berechnung begin-
nen kann, miissen (nach einer Normierung der Elementhdufigkeiten auf Teilchenzahl-
hiufigkeiten mit Hilfe von /home/rauch/bimod/TMAW_mass2num.Linux_X86 und
/home/rauch/bimod/TMAW_gt .Linux_X86) zuerst Atomdaten mit den fiir die jeweilige
Temperatur relevanten lonisationsstufen erstellt werden. Dabei sind fiir die Berechnung des Start-,
des NLTE-, des Lineformationmodells und des synthetischen Spektrums unterschiedliche Atom-
daten notig. Die Atomdaten, die in TMAW-Rechnungen verwendet werden, sind in der TMAD-



Tabelle 3.2.: Wie Tabelle 3.1, fiir die Lineformation-Rechnung.

Tes/ KK 20 — 30 70 — 100 150 — 180

Ton NLTE RBB NLTE RBB NLTE RBB
H1 15 105 15 105 15 105
Hi1r 1 — 1 — 1 —
He1 103 504 103 504 29 69
He 11 20 190 20 190 20 190
He 111 1 — 1 — 1 —
Ci 15 19

Cu 31 116 16 37

Cin 44 190 30 101

Civ 14 35 35 148 35 148
Cv 1 0 1 0 30 64
CvI 1 0
N1 1 0

N11 23 39 1 0

N 11 31 109 31 109

Ni1v 30 88 30 88 1 0
Nv 1 0 35 149 35 149
N VI 1 0 26 80
N viI 1 0
o1 14 18

on 26 64 20 35

o1 30 79 25 56

orv 18 39 20 47 20 47
Oov 1 0 20 43 30 95
O VI 1 0 35 145
O v1iI 1 0

Datenbank zu finden. Zusammen mit TMAD werden auch die TMAW-Modellatome regelmifig auf
den neuesten Stand gebracht. Um eine angemessene Rechenzeit zu garantieren, sind die TMAW-
Modellatome allerdings klein im Vergleich zu denen, die fiir TMAP-Rechnungen verwendet wer-
den. Ein Uberblick iiber die Anzahl der beriicksichtigten Levels und Linien ist in Tabelle 3.1 und
3.2 zu finden.

Sind die Atomdaten erstellt, werden die zugehorigen Frequenzgitter erzeugt. Fiir jedes Atomdaten-
Frequenzgitter-Paar miissen die Parameter statements im FORTRAN-Code den Arraygroflen an-
gepasst werden. Die jeweiligen Parameter werden mit denen der letzten Berechnung vergli-
chen und eine neue Programmdatei wird, falls nétig, erstellt. Dies geschieht mit der Proze-
dur checkPara. sh, die die Programme /home/TMAW/bin/read_PARA.Linux_x64 und
/home/TMAW/bin/create_PARA.Linux_x64 verwendet. Tritt beim nachfolgenden Kom-
pilieren ein Fehler auf, so wird der TMAW-Administrator per Email benachrichtigt.

TMAW_iaat_jobfile.sh: Fiir die eigentliche Berechnung der Modellatmosphire wird die
Prozedur TMAW_iaat_jobfile.sh verwendet. Sie erzeugt als Startmodell fiir die NLTE-
Berechnung ein Kontinuumsmodell in grauer Nidherung. Ausgehend von diesem werden in bis
zu neun Schritten Kontinuumsmodelle berechnet (Tabelle 3.3). Dabei werden zuerst nur die statis-
tischen Gleichungen gelost, spiter werden auch die anderen Nebenbedingungen — bis auf die Glei-
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Tabelle 3.3.: Die einzelnen Schritte der TMAW-Berechnung. Die ersten neun Schritte werden fiir das
Kontinuumsmodell durchgefiihrt, die anderen fiir das Modell, dass Linien beriicksichtigt.

Schritt LOG CVEC Korrektur Iterationen
1 —-2.0 STAT EQU ONLY 30
2 —-1.0 STAT EQU ONLY 20
3 0.0 STAT EQU ONLY 10
4 —-2.0 NO T-CORR 10
5 -1.0 NO T-CORR 10
6 0.0 NO T-CORR 10
7 —-2.0 UL T-CORR 10
8 -1.0 UL T-CORR 15
9 0.0 UL T-CORR 30

10 —-2.0 NO T-CORR, STEP-UP 15
11 -2.0 NO T-CORR 10
12 —-1.0 NO T-CORR 10
13 0.0 NO T-CORR 10
14 -2.0 UL T-CORR 10
15 —-1.0 UL T-CORR 15
16 —-0.5 UL T-CORR 15
17 0.0 UL T-CORR 15
18 —2.0 T-CORR ONLY —5.0 +4.0 15
19 —1.0 T-CORR ONLY —5.0 +4.0 15
20 0.0 STAT EQU ONLY 15

UL steht fiir Unsold-Lucy, LOG CVEC fiir REDUCE LOG CVEC, NO T-CORR fiir NO TEMPERATURE
CORRECTION, T-CORR ONLY —5.0 +4.0 fiir T-~CORRECTION ONLY IN LOG M INTERVAL: —5.0 +4.0,
STEP-UP fiir STEP-UP F-VALUES und STAT EQU ONLY fiir SOLVE STATISTICAL EQUATIONS ONLY.

chung fiir das radiativen Gleichgewicht zur Bestimmung der Temperaturschichtung — mit einbe-
zogen. Fiir die Berechnung der Temperaturschichtung wird die Unsold-Lucy-Temperaturkorrektur
(Lucy, 1964) verwendet. REDUCE LOG CVEC trigt zur numerischen Stabilitét bei, indem der
Inhomogenitits- Vektor skaliert und die Korrekturen verkleinert werden. Schritt drei und vier wer-
den zur Zeit iibersprungen, da ihre Durchfiithrung nicht wesentlich zur Stabilisierung der Rechnung
beitrigt.

Nach der Berechnung der Kontinuumsmodelle werden Linien hinzugefiigt. Dafiir werden zuerst
deren Oszillatorenstiarken in 15 Iterationen langsam hochgefahren. In sieben weiteren Schrit-
ten wird die Atmosphirenstruktur zunichst ohne Temperaturkorrektur berechnet, dann wird die
Unsold-Lucy-Temperaturkorrektur verwendet. Auch hier wird Schritt 16 momentan aus zeitlichen
Griinden iibersprungen. Schritt 17 wird bis zu vier Mal mit groB3erer Iterationszahl (50) wiederholt,
um eine hohere Konvergenzstufe zu erreichen.

Nachdem Schritt 17 beendet ist, werden drei weitere Schritte durchgefiihrt, in denen zuerst die
TMAP-Temperaturkorrektur (aus der radiativen Gleichgewichtsbedingung) verwendet und dann
eine Lineformationrechnung durchgefiihrt wird. Das resultierende Modell wird als Basismodell
fiir die nun folgende SED-Berechnung herangezogen.

Wenn die Zahl von Requests eines Gitters 150 iibersteigt, dauert die Berechnung auf IAAT-Maschinen
zu lange und die eigentlichen Nutzer des Clusters werden stark eingeschrénkt. In diesem Fall kann
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auf Rechner, die iiber das AstroGrid-D'?> zuginglich sind, zugegriffen werden (Kapitel 3.6). Dafiir ruft
die Prozedur checkreq. sh nicht TMAW_iaat_run.sh sondern TMAW_grid_run.sh auf, die
mit TMAW_grid_prepare.sh die notigen Atomdaten und Frequenzgitter erzeugt und in ein kom-
primiertes tar-Archiv packt. Die Prozedur TMAW_grid_jobfile.sh wird erst auf AstroGrid-D-
zuginglichen Rechnern ausgefiihrt.

3.5. Qualitatskontrolle

Uber die VO-Registries kann jeder seine Daten oder Dienste 6ffentlich zuginglich machen. Diese Re-
gistries sind wichtige Einrichtungen, um jeden am VO zu beteiligen und um mdéglichst viele Daten und
Werkzeuge verfiigbar zu bekommen. Um diese Dienste als VO-Nutzer verwenden zu konnen, ist es aller-
dings wichtig zu wissen, wofiir sie erstellt worden sind, welche Qualitit sie haben. Je nachdem welche
Ziele der Nutzer oder auch der Erzeuger der Dienste verfolgt, kann die Qualitét stark abweichen. Soll
z.B. von einem beobachteten Spektrum nur der Flussverlauf betrachtet werden, ist eine genaue Wellen-
langenkalibration der Daten nicht ganz so wichtig als wenn eine detaillierte Spektralanalyse durchge-
fiihrt werden soll. Dies gilt nicht nur fiir Beobachtungsdaten, sondern betrifft alle verdffentlichten Daten,
Dienste und Analysewerkzeuge. Abhingig vom Ziel der Arbeit sollte das verwendete VO-Produkt un-
terschiedlichen Anspriichen geniigen. Die Genauigkeit der Produkte sollte fiir den VO-Nutzer moglichst
einfach einsehbar bzw. nachvollziehbar sein. Um zuverldssige wissenschaftliche Arbeit mit Hilfe von
VO-Diensten und -Werkzeugen zu gewihrleisten, muss deshalb dringend eine Qualitétskontrollfunktion
eingerichtet werden.

Wie genau diese Qualitdtskontrollfunktion aussehen soll, wird von den VO-Nutzern — bisher ohne
Ergebnis — diskutiert. Momentan ist fiir dieses Thema, trotz der dringenden Notwendigkeit, noch keine
einheitliche Regelung gefunden worden. Eine zentrale Einrichtung, die alle verdffentlichten Dienste und
Daten kontrolliert und anschlieBend dokumentiert, iibersteigt die Moglichkeiten der VO-Einrichtungen.
Damit jeder Veroffentlicher seine Produkte selbst dokumentieren kann, wéren Richtlinien nétig, an die
sich die Autoren halten kénnen.

Fiir viele beobachtete Daten wurden bereits einige Kontrollinstanzen eingerichtet, die die Qualitét der
Daten iiberpriifen und diese eventuell neu reduzieren bzw. nochmals {iberarbeiten. Zu diesen Kontrollin-
stanzen gehoren z.B. die ESO Quality Control and Data Processing Group'? oder das NASA Quality Pro-
gram'“. Fiir die beobachteten Daten wurden auBerdem bereits Metadaten eingefiihrt, die oft im Kopfteil
der FITS-Dateien stehen. So werden z.B. einzelne Reduktions- oder Kalibrationsschritte dokumentiert
oder Informationen iiber das Instrument oder die Beobachtungsnacht angegeben. Auch fiir theoretische
Daten existieren Metadaten, die zur Qualitéitskontrolle verwendet werden konnten. Zum Beispiel wird
der Nutzer der TheoSSA-Datenbank iiber die Metadaten informiert, ob es sich um ein mit TMAP oder
mit TMAW berechnetes Spektrum handelt.

Ein weiteres Beispiel fiir bereits eingefiihrte Qualitdtskontrollen ist bei den Atomdaten zu finden.
Einige Datenbanken vergleichen die Wellenlidngen und Oszillatorenstdrken mit im Labor bestimmten
Daten — falls vorhanden — und erhalten so Atomdaten mit hoherer Genauigkeit und konnen Riickschliisse
auf ihr Programm zur Berechnung der Daten ziehen.

Die ersten Schritte in Richtung Qualitdtskontrolle im VO sind also bereits von einzelnen Gruppen
unternommen worden. Sie konnen als Hinweise oder Vorschlige, wie eine globale Qualitédtskontrolle im
VO aussehen bzw. nach welchen Richtlinien eine globale Qualitédtskontrolle umgesetzt werden konnte,
verstanden werden. Eine einheitliche Regelung sollte dennoch bald gefunden werden.

Phttp://www.gac—grid.net/. AstroGrid-D ist ein Gemeinschaftsprojekt mehrerer Einrichtungen der Astronomie und
Informatik, das in Deutschland arbeitenden Astronomen den Zugang zu mehreren Clustern nach Vorgaben der IVOA er-
moglicht und so eine Vernetzung der Arbeit fordert.

Bhttp://www.eso.org/observing/dfo/quality/

“nttp://www.hq.nasa.gov/office/codeq/quality/
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3.5.1. Benchmarktests

Obwohl fiir beobachtete Daten mehrere Kontrollinstanzen existieren, gibt es auf der theoretischen Seite
kaum eine Einrichtung, die iiber das VO zugingliche Daten priift. Eigentlich ist jeder VO-Nutzer selbst
dafiir verantwortlich, in der vorhandenen Literatur (z.B. in Handbiichern oder Dokumentationen) zu
iiberpriifen, wofiir die Dienste und Daten verwendet werden kénnen. Trotzdem werden viele Datensitze
ohne eine solche Hintergrundpriifung verwendet.

Beim TMAW-Dienst ist die Situation dhnlich. Der VO-Nutzer kann den Dienst quasi als Blackbox
ohne Hintergrundwissen verwenden und es bleibt fraglich, ob er sich informiert wozu TMAW bzw. der
zugrunde liegende Modellatmosphirencode (TMAP) geeignet ist und inwiefern TMAP und TMAW {iber-
einstimmende Ergebnisse liefern. Um letzteres zu priifen, wurde damit begonnen, die Genauigkeit von
TMAW-SEDs zu ermitteln und somit die ersten Benchmarktest fiir theoretische Daten im VO einzufiih-
ren. Fiir diese Tests werden Spektren, erzeugt mit dem TMAW-Dienst, mit detaillierteren und priziseren
TMAP-Spektren verglichen (Kapitel 3.5.1 und 4). Nutzt der Anwender diese Tests, so kann er leicht ab-
schitzen, mit welcher Genauigkeit TMAW beispielsweise fiir Spektralanalysen verwendet werden kann.

Unterschiede zwischen TMAW und TMAP

Die urspriingliche Motivation fiir TMAW war, synthetische, ionisierende Spektren fiir Photoionisations-
codes fiir Planetarische Nebel zur Verfiigung zu stellen, um eine — im Gegensatz zu Schwarzkorperfliissen
—realistische Darstellung eines Zentralsterns zu liefern (Abb. 3.11). Fiir exakte TMA P-Rechnungen wer-
den zum Teil Monate an Rechenzeit benétigt. Dies ist eine unannehmbare Wartezeit fiir den VO-Nutzer.
Um eine angemessene Rechenzeit, und damit Wartezeit auf das Produkt, zu gewéhrleisten, kann TMAW
nicht dieselbe Genauigkeit wie TMAP-Rechnungen haben. Es werden von TMAW deshalb nur die Ele-
mente H, He, C, N und O beriicksichtigt, die Modellatome sind kleiner gewéhlt, beinhalten also weniger
NLTE-Levels, es wird eine stabilere Temperaturkorrektur verwendet und weniger Iterationen werden
durchgefiihrt, wodurch das formale Konvergenzkriterium (absolute Korrekturen kleiner 10~%) eventuell
nicht erreicht ist. Mit diesen Vereinfachungen ist es moglich, einen Request innerhalb von ein bis zwei
Tagen zu berechnen.

TMAP wird erfolgreich fiir prizise Spektralanalysen verwendet, weshalb grundsitzlich auch die
TMAW-SEDs fiir Spektralanalysen herangezogen werden konnen. Da TMAW dafiir aber urspriinglich
nicht ausgelegt war, werden im Rahmen dieser Arbeit Tests durchgefiihrt, um die Genauigkeit der mit
TMAW-Modellen erreichten Ergebnisse zu iiberpriifen. Sind die erzeugten Spektren trotz der eben be-
schriebenen Vereinfachungen noch prizise genug, um zuverldssige Spektralanalysen anhand von hoch-
aufgelosten Beobachtungen in allen Wellenldngenbereichen zu gewihrleisten? Muss die Zahl der Itera-
tionen oder die Modellatome angepasst werden? Wird das Ziel einer Genauigkeit von 10% oder weniger
im Vergleich zu TMAP-Fliissen und besser als 20% im Vergleich zu TMAP-Analysen fiir T.¢, log g und
die Hiufigkeiten erreicht?

Der Fall von AA Doradus — ein erster Benchmarktest

Fiir einen ersten Test bot sich ein Vergleich von TMAW-Modellen mit einem feinen Gitter von TMAP-
Modellen an, das kiirzlich fiir die Spektralanalyse des sdOB-Primérsterns von AA Doradus erzeugt wur-
de (Klepp & Rauch, 2011). Bei der Berechnung der Modelle dieses Gitters wurden im Rahmen der
Analyse von Klepp & Rauch (2011) die Elemente H, He, C, N, O, Mg, Si, P, S, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe,
Co und Ni mit 530 NLTE-Levels und 771 Linien fiir die klassischen Modellatome und 636 Superlinien
(Kapitel 2) fiir die Eisengruppenelemente beriicksichtigt. Um das am besten zu den optischen UVES'>-
Beobachtungen (ProgID 66.D—180) passende Modell zu finden, wurde von Klepp & Rauch (2011) ein
x2-Fit durchgefiihrt. Die daraus resultierenden T, - und log g -Werte stimmen nun mit Werten aus frii-
heren Analysen der Lichtkurven iiberein, was das so genannte log g-Problem l0ste.

Bhttp://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/uves/
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Abbildung 3.11.: Fluss eines TMAP-Modells (rot, diinn) verglichen mit einem TMAW-Fluss (I.g =
170000 K, log g = 6.5) im Bereich der stirksten Abweichungen. Das kleine Plot zeigt
den Vergleich mit einem Schwarzkorperfluss (dicke, rote Linie) mit der selben Tempe-
ratur. Die Modelle beriicksichtigen die Elemente H, He, C, N und O.

Das fiir die Analyse verwendete Gitter wurde im Rahmen dieser Arbeit mit TMAW nachgerechnet.
Dabei wurden die Elemente H, He, C, N und O mit den von Klepp & Rauch (2011) bestimmten Hiu-
figkeiten verwendet. Das Gitter besteht aus 527 Modellen (39500 < Teg < 43500K, AT = 250K,
5.30 < logg < 5.60, Alog g = 0.01), die auf iiber das AstroGrid-D zuginglichen Rechnern berechnet
wurden. Die resultierenden synthetischen Spektren wurden an die bestehende y2-Fitprozedur von Klepp
& Rauch (2011) iibergeben. Der von Rauch durchgefiihrte y2-Fit hatte zuerst kein eindeutiges Ergebnis.
Obwohl die Modelle denen von TMAP sehr dhnlich sind (Abb. 3.12), waren sie nicht exakt genug fiir
einen verlisslichen y2-Fit.

Die Abweichungen zwischen den Modellen kommen vor allem durch die unterschiedliche Anzahl
beriicksichtigter Elemente (in Abb. 3.12 deutlich an den zusitzlichen Linien im TMAP-Modell zu erken-
nen), Iterationen (ca. 300 fiir die TMAW-Modelle, mehr als 8000 fiir die Klepp & Rauch (2011)-Modelle),
GroBe der Modellatome (fiir die TMAW-Modelle wurden Modellatome mit 207 NLTE-Levels und 498
Linieniibergéngen verwendet) und einer unterschiedlichen Temperaturkorrektur zu Stande.

Die Verwendung kleiner Modellatome hat unter anderem zur Folge, dass Linien im optischen Wel-
lenlingenbereich, die (fiir die Elemente C, N und O) vor allem von Ubergiingen zwischen Levels mit
Hauptquantenzahl n = 6 und n = 8 entstehen, nicht im Modell enthalten sind. AuBerdem ist der Unter-
schied in der Temperaturschichtung, hauptsédchlich verursacht durch die Verwendung der Unsold-Lucy-
Temperaturkorrektur, fiir die TMAW-Modelle deutlich (Abb. 3.13).

Erweiterungen des TMAW-Dienstes

Um trotz der kleinen Abweichungen der Modelle ein Ergebnis mit einem x2-Fit zu erzielen, wurden wei-
tere Schritte zur Berechnung der TMAW-Spektren eingefiihrt. Diese erfolgen zeitlich nach den urspriing-

55



relativer Fluss

| | | | | | | | | |
-20 -10 0 10 20 -20 -10 0 10 20

AL A

Abbildung 3.12.: Vergleich der H I-Linien bei 4861 A (H 3, links, v;5q = 30km/sec) und 4102 A (H),
rechts, v.,q = 30 km/sec) des TMAP-Modells von Klepp & Rauch (2011, rot, Teg =
42 000K, logg = 5.46) und eines TMAW-Modells vor (schwarz, nur Unsold-Lucy-
Temperaturkorrektur) und nach der Einfiihrung der Nachberechnungsschritte (blau, ge-
punktet) mit den selben Sternparametern.

lichen TMAW-Rechenschritten und werden deshalb hier Nachberechnungsschritte genannt (Schritt 18,
19 und 20 in Tabelle 3.3). Die Idee fiir diese Nachberechnungsschritte war, die Unterschiede zwischen
den TMAW- und TMAP-Berechnungen zu verkleinern, indem in der Nachberechnung zuerst die TMAP-
Temperaturkorrektur in zwei zusitzlichen Schritten und dann gréere Modellatome in einer Linefor-
mationrechnung im letzten Schritt verwendet werden. Um die Berechnung stabiler zu machen, wird
in Schritt 18 und 19 die Temperaturkorrektur nicht in der gesamten Atmosphére, sondern nur im Be-
reich von —5 < logm < 4 durchgefiihrt. Im Praxistest mit Requests von ,,auflerhalb®, also von externen
TMAW-Nutzern, hat sich spiter gezeigt, dass manche Modelle an diesen beiden Schritten scheitern. Des-
halb wird nun zusétzlich eine Dampfung fiir die Schritte 18 und 19 beriicksichtigt. Fiir Schritt 20 wurden
neue Modellatome angefertigt, die grol genug sind, um Linien im optischen Spektralbereich in die Mo-
dellierung mit einzubringen, aber gleichzeitig klein genug, um fiir jeden Temperaturbereich die maximal
moglichen Parameterwerte (Arraygrofen) und eine kurze zusitzliche Rechenzeit einzuhalten.

Die hier beschriebenen Nachberechnungsschritte wurden zuerst fiir das Testgitter fiir AA Doradus
durchgefiihrt. Die neuen Modelle wurden wieder an die bestehende y2-Fitprozedur iibergeben. Dies
fuhrte zu Tog = 41 150K und log g = 5.42, was nur 1% in Teg und 0.7% in log g vom Klepp & Rauch
(2011)-Ergebnis (Tog = 40600 K, log g = 5.46) abweicht. Diese Genauigkeit iibertraf die Erwartungen
bei weitem, und das obwohl TMAW deutlich weniger Elemente beriicksichtigt, als zur Berechnung der
TMAP-Modelle verwendet wurden.

Bedeutung der erreichten Genauigkeit

Die Genauigkeit der TMAW-Modelle des ersten Benchmarktests fiir den Primérstern von AA Doradus
liegt mit 1% in Tog bzw. 0.7% in log g deutlich unter dem gewiinschten Wert von 20%. Wie ist diese
Genauigkeit nun in den Kontext der Spektralanalyse von heilen, kompakten Objekten insgesamt einzu-
ordnen?

Jeder Modellierung liegen mehrere Ungenauigkeiten zugrunde. Zum Beispiel werden immer noch
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Abbildung 3.13.: Vergleich der Temperaturstrukturen des TMAP-Modells von Klepp & Rauch (2011)
(rot, Ty = 42000K, logg = 5.46) und des TMAW-Modells vor (schwarz, nur
Unsold-Lucy-Temperaturkorrektur) und nach der Einfithrung der Nachberechnungs-
schritte (blau, gestrichelt) mit den selben Parametern. Zusitzlich wurden die Entste-
hungstiefen der Wasserstoff- und Helium-Linienkerne eingezeichnet.

LTE-Modelle fiir Sternparameter, die im NLTE-Regime liegen, berechnet. Die Unterschiede zwischen
Modellen mit den selben Parametern, erzeugt mit LTE- oder NLTE-Codes, sind nicht zu vernachléssi-
gen. Dies ist z. B. in Abb.3.14 zu sehen. Die Abbildung zeigt Linienprofile, die mit LTE- und NLTE-
Bedingungen berechnet wurden. Da fiir die Berechnung der selbe Sternatmosphédrencode verwendet wur-
de, stammen die Unterschiede allein von LTE - NLTE-Abweichungen. Wird die Abschétzung auf NLTE-
Modelle begrenzt, so ergeben sich systematische Abweichungen zwischen den einzelnen Codes von etwa
5%. Die zugrunde liegenden Atomdaten selbst konnen Ungenauigkeiten von bis zu 15% haben. Die Ver-
wendung unterschiedlicher Frequenzgitter kann zu Abweichungen von bis zu 5% fiihren und auch eine
unterschiedliche Wahl der Tiefenskala trigt mit bis zu 10% zu den Ungenauigkeiten bei. Insgesamt sind
so bei jeder Berechnung einer NLTE-Sternatmosphire Ungenauigkeiten von etwa 10% enthalten. Wird
in diesem Zusammenhang die Genauigkeit von TMAW-Spektren betrachtet, so ist TMAW durchaus fiir
zuverldssige Spektralanalysen von hochaufgelosten Beobachtungen in allen Wellenldngen geeignet.

Dieser erste Test ist ein Beispiel fiir eine Qualitdtskontrolle, wie sie an theoretischen Daten durch-
gefiihrt werden kann. Wie diese global auszusehen hat — ob eine zentrale Kontrollinstanz eingerichtet
wird, jeder Veroffentlicher selbst eine Kontrolle durchfiihren sollte oder auf irgendeine andere Art und
Weise — iibersteigt den Rahmen dieser Arbeit. In diesem Fall hat der Benchmarktest eine weitere Ver-
besserung des TMAW-Dienstes bewirkt, durch die nun Spektralanalysen mit noch hoherer Genauigkeit
moglich sind. Die dafiir eingefithrten Nachberechnungsschritte sind, verglichen mit der Gesamtzeit der
Berechnung, schnell aber sehr effektiv, wie z.B. in Abb.3.15 zu erkennen ist. Diese Abbildung zeigt
keine genaue Statistik der Rechenzeiten, sondern nur den Trend (Verhiltnis der Gesamtrechenzeit zur
Nachberechnungszeit bzw. steigende Rechenzeit fiir die Beriicksichtigung mehrerer Elemente), ermittelt
aus einer zufillig ausgewdhlten Berechnung. Auch der Vergleich zwischen IAAT- und AstroGrid-D-
Rechenzeiten fillt je nach Auslastung der jeweiligen Cluster unterschiedlich aus und ist hier nur fiir eine
Testrechnung dargestellt.
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Vergleich der H1-Linien bei 4861 A#H B, links) und bei 4102 A (H 6, rechts) berechnet

mit TMAP mit NLTE- (rot, dick) und mit LTE-Annahmen (schwarze, diinne Linie).
Das Modell wurde fiir Tog = 42000 K und log g = 5.46 berechnet.
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Rechenzeiten verschiedener TMAW-Modelle mit unterschiedlichen Elementen (H,
HHe, HHeC, HHeCNO) im Vergleich. Die Séulen auf der linken Seite stehen jeweils
fiir Rechenzeiten (wall-clock times) am IAAT-Cluster auf dem GAVO @IAAT-Server,
die auf der rechten Seite fiir iiber das AstroGrid-D zugéngliche Rechner.




3.5.2. Weitere Anderungen am TMAW-Dienst im Rahmen der Einfiihrung einer
Qualitatskontrolle

Im letzten Abschnitt wurden die Anderungen an TMAW im Rahmen des ersten Benchmarktests beschrie-
ben. Um die damit eingefiihrte Qualitétskontrolle auszubauen und die Arbeit des TMAW-Administrators
zu erleichtern, wurden einige — zuvor meist von Hand durchgefiihrten — Kontrollschritte automatisiert
und in das TMAW-Verfahren eingebaut. Dies vereinfacht und verbessert die Kontrolle der einzelnen An-
fragen und ermdglicht eine benutzerfreundlichere Bedienung von auflerhalb.

e Fiir eine erste Ubersicht iiber den Parameterbereich der Modelle eines Requests werden diese in
einem log T,g-log g-Diagramm dargestellt, das den Bereich umfasst, fiir den TMAP zuverldssige
Ergebnisse liefern kann (Abb. 3.16). Ist die Berechnung abgeschlossen, werden alle resultierenden
Modelle ebenfalls in dieser Ubersicht dargestellt.
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Abbildung 3.16.: log T,g-log g-Diagramm, wie es bei der Anfrage eines Benutzers zur Ubersicht iiber
die angeforderten Modelle erzeugt wird.
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Um den Verarbeitungsprozess der Requests zu beschleunigen, werden Requests mit Parametern
auBlerhalb des Bereichs, fiir den TMAP entwickelt wurde, nicht mehr erzeugt und berechnet. Dies
betrifft z.B. Modelle mit Parametern, die oberhalb des Eddingtonlimits liegen.

Der TMAW-Administrator wird durch Emails tiber den aktuellen Stand der jeweiligen Rechnungen
informiert. Wihrend frither die Modelle von Hand auf vollstindige Berechnung oder Fehlschlag
iiberpriift wurden, bekommt der TMAW-Administrator heute Informationen iiber die Konvergenz-
stufe, die das Modell erreicht hat oder ob — und wenn ja welche — Probleme bei der Berechnung
aufgetreten sind. Dies passiert, wenn das Modell nicht alle beabsichtigten Rechenschritte durch-
lauft, wenn die Parameter der ausfithrbaren Programmdatei falsch eingestellt sind, oder ein Fehler
bei der Berechnung des synthetischen Spektrums auftrat.

Eine groBe Zeitersparnis im Vorbereitungsprozess der Modelle konnte erreicht werden, indem eine
globale ausfiihrbare Programmdatei anstelle einer individuellen fiir jeden Request erzeugt und
verwendet wird. Mit dieser Anderung muss das Programm nicht mehr fiir jedes Modell kompiliert
werden, sondern nur noch wenn es wirklich notig ist.

Zusitzlich zu diesen Anderungen an den TMAW-Prozeduren wurden weitere Prozeduren erzeugt, um
eine regelméBige Kontrolle des TMAW-Dienstes zu gewihrleisten. Diese werden zum Teil automatisch,
zum Teil nach Bedarf von Hand gestartet und ersetzen die Uberpriifung der jeweiligen Bereiche von

RegelmiBig wird auf IAAT- und iiber das AstroGrid-D erreichbaren Rechnern automatisch (Cron-
Job) ein kleines Wasserstoff-Modellgitter (neun Modelle) berechnet und die Ergebnisse werden
mit fritheren Rechnungen verglichen. Weichen diese voneinander ab, so hat sich eine funda-
mentale Einstellung des jeweiligen Clusters gedndert, die iiberpriift werden muss. Der TMAW-
Administrator wird dariiber per Email informiert. Die zugehorige Prozedur ist im Verzeichnis /ho-
me/TMAW/scripts/ bzw. /home/tmaw/TMAP/ zu finden und heifit checktestgridH. sh bzw.
checkgridH.bat.

Eine weitere, automatisch ausgefiihrte Prozedur (jobcontrol. sh) iiberpriift einmal pro Tag, ob
es Modelle gibt, die die Berechnung abgebrochen haben ohne den TMAW-Administrator zu infor-
mieren. Sollte dies der Fall sein, erfolgt die Benachrichtigung dariiber ebenfalls als Email. Miissen
Modelle neu gestartet werden, so konnen die Prozeduren restart .bat, restartall.bat
oder delete_lastline. sh zur Hilfe genommen werden.

Alle Parameterwerte werden automatisch einmal pro Woche initialisiert (resetPARA. sh), um
zu vermeiden, dass die Programmdateien unnotig groff werden. AuB3erdem wird durch ein automa-
tisches Kompilieren (einmal pro Woche) garantiert, dass fiir die Berechnung jeweils die neueste
TMAP-Version verwendet wird (compile_MASTER. sh).

Um einen Einblick in den aktuellen Stand der Berechnung der Modelle zu bekommen, wurde die
Prozedur status_check. sh entwickelt, die von Hand gestartet werden kann, um den jeweili-
gen Rechenschritt (siehe auch Tabelle 3.3) aller laufenden Modelle anzuzeigen.

Sind alle Modelle eines Request abgearbeitet, kann mit countresults.Linux_X86 nachge-
prift werden, welche Modelle wirklich Ergebnisse geliefert haben. Die nicht weiter bendtigten
Zwischenmodelle konnen mit models_cleanup. sh geldscht und das konvergente Modell zu-
sammen mit den verwendeten Atomdaten zu einem komprimierten tar-Archiv gepackt werden.

Mit der Prozedur maintenance. sh kann das Bearbeiten und Absenden von Requests unterbro-
chen werden, um Wartungen am Dienst durchzufiihren.



3.6. TMAW-Rechnungen uber das AstroGrid-D

Wie bereits erwédhnt, werden die Berechnungen der Modelle auch auf iiber das AstroGrid-D zugéng-
lichen Rechnern durchgefiihrt, sobald die Zahl der Modelle eines Requests ein bestimmtes Limit
(momentan 150) iibersteigt. Wenn das der Fall ist, wird die Request-Datei, die mit den Daten von
der Webseite erzeugt wird, anders benannt. Wie im Fall von IAAT-Rechnungen startet die Prozedur
checkreq. sh, fiihrt dann aber nicht die TMAW_iaat_xxxx.sh-Prozeduren aus, sondern die ent-
sprechenden TMAW_grid_xxxx .sh-Prozeduren.

Uberblick

Zu Beginn dieser Arbeit war der Sende- und Rechenprozess an bzw. iiber das AstroGrid-D gerade fiir ein
kleines Modellgitter aus reinen Wasserstoffmodellen eingerichtet (Abb. 3.17). Im Rahmen dieser Arbeit
wurde er erweitert und verbessert. Die hier beschriebenen Prozeduren waren bereits zu Beginn dieser
Arbeit vorhanden und wurden zum Teil modifiziert. Der Vorbereitungsprozess lauft zunichst genau wie
fiir die Berechnungen am IAAT ab. Die Atomdaten, Frequenzgitter und Programmdateien werden auf
IAAT-Rechnern erzeugt. Da die Berechnung aber nicht am IAAT stattfindet, werden diese Input-Daten
zusammen mit der Prozedur TMAW_grid_jobfile. sh in ein komprimiertes tar-Archiv gepackt, das
in ein speziell dafiir vorgesehenes Warteverzeichnis verschoben wird.

Ein Zugriff von AstroGrid-D-zuginglichen Clustern auf IAAT-Rechner muss ausgeschlossen werden.
Deshalb ist einer der IAAT-Rechner (AstroGrid-D @IAAT-Server), der ausschlieBlich fiir den Daten-
transfer von und zu AstroGrid-D-zugénglichen Ressourcen zustindig ist, speziell eingerichtet. Er be-
findet sich auBerhalb der IAAT-Firewall, damit die {ibrigen IAAT-Rechner weiterhin geschiitzt bleiben.
Auf diesen Computer werden die zur Berechnung nétigen komprimierten tar-Archive transferiert. Auf
diesem Rechner wird anschlieend eine Perl-Prozedur (/home/tmaw/TMAP /tmap_grid.pl) zum
Senden und Auspacken der komprimierten tar-Archive und zum Starten der Berechnung (die Prozedur
TMAW_grid_jobfile.sh wird gestartet) auf den AstroGrid-D-zuginglichen Rechnern verwendet.
Nach der Berechnung der Spektren sorgt die Perl-Prozedur dafiir, dass alle verwendeten und erzeugten
Daten wieder in einem komprimierten tar-Archiv verpackt und zuriick zum AstroGrid-D @IAAT-Server
gesendet werden.

Das Ubertragen der Dateien auf den Rechner auBerhalb der Firewall und das Starten der Perl-Prozedur
erfolgen automatisch durch eine Unix-Shell-Prozedur (/home/tmaw/TMAP/scp21i04.bat), die
auflerdem auch die notigen Verzeichnisse zum Speichern der Daten auf dem AstroGrid-D @IAAT-Server
erzeugt (jeweils ein *.in- und ein *.out-Verzeichnis).

Mit der Perl-Prozedur /home/tmaw/TMAP/ job_status.pl, die anzeigt, ob die Rechnungen
noch aktiv sind, kann der Status der Rechnungen gepriift werden. Um auf den AstroGrid-D-zuginglichen
Rechnern ,,aufzurdumen®, also zum Beispiel Reste abgebrochener Jobs zu entfernen, kann die Perl-
Prozedur /home/tmaw/TMAP/job_cleanup.pl verwendet werden.

Uber das AstroGrid-D hat der Nutzer Zugriff auf mehrere Cluster. Die Berechnungen werden je-
weils auf dem Ersten aus der Liste /home/tmaw/TMAP/grid_cluster_hosts.csv gestartet.
Nach Ende aller Rechnungen konnen die Daten vom AstroGrid-D @IAAT-Server mit Hilfe der Proze-
dur /home/tmaw/TMAP/scp2IAAT.bat auf die IAAT-Rechner kopiert und dort entpackt werden.
Mittlerweile werden scp21i104.bat und scp2IAAT.bat automatisch alle 15 Minuten ausgefiihrt,
um eventuell auf die Berechnung wartende Requests zu bearbeiten.

Erweiterungen

Fiir jede TMAP- und TMAW-Berechnung sind Daten fiir die RBF-Querschnitte aus dem Opacity Project
notig. Diese wurden zu Beginn dieser Arbeit zusammen mit den anderen Input-Daten bei jedem Request
an die AstroGrid-D-zugéinglichen Rechner {ibermittelt. Um die maximale Grofle der iibertragenen Datei-
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Abbildung 3.17.: Schematische Darstellung der Berechnung von TMAW-Requests iiber AstroGrid-D.

en nicht zu iiberschreiten, handelte es sich dabei um reduzierte Querschnittsdaten, was eine Nachberech-
nung auf IAAT-Rechnern mit den korrekten Querschnittsdaten zur Folge hatte. Da diese Nachberechnung
sehr zeitintensiv war, wurden spiter die vollstindigen, zur Berechnung nétigen Opacity Project-Daten
auf den jeweiligen Frontend-Maschinen ausgewihlter AstroGrid-D-zugénglicher Cluster gespeichert.

Ebenso wurde mit den fiir die Berechnung synthetischer Spektren nétigen Daten zur Verbreiterung
der Linien verfahren. Damit am IAAT iiberhaupt keine weiteren Schritte auler dem Auspacken der tar-
Archive mehr notig sind, wurde auch das Programm WRPLOT 'S, das zur Erzeugung von grafischen Dar-
stellungen der resultierenden Fliisse und Temperaturstrukturen verwendet wird, auf einzelnen Frontend-
Maschinen installiert. Mittlerweile werden so auf den AstroGrid-D-zuginglichen Rechnern alle Rechen-
schritte analog zu denen am [AAT ausgefiihrt (Abb. 3.17). Die TMAW_grid_run. sh-Prozedur ist des-
halb im Vergleich zur TMAW_iaat_run. sh-Prozedur um den Bereich der Modellberechnung und den
anschliefenden Email-Sende- und Darstellungsprozess gekiirzt worden.

Fiir die Berechnungen iiber das AstroGrid-D wurden analog zur Ausfithrung am IAAT einige Kon-
trollinstanzen eingefiihrt. Einmal pro Woche wird das Wasserstofftestgitter bestehend aus neun Modellen
auch auf AstroGrid-D-erreichbaren Rechnern berechnet (/home/tmaw/TMAP/checkgridH.bat)
und die Ergebnisse mit friiheren Rechnungen verglichen. Bei Start und Ende der Berechnungen, sowie
bei Abweichungen der Ergebnisse wird der TMAW-Administrator informiert.

Um einen Uberblick iiber den Erfolg der Rechnungen iiber das AstroGrid-D zu erhalten, wurde die
Prozedur /home/tmaw/TMAP/checkquality.bat erzeugt, die alle tar-Archive eines Requests
auspackt und jeweils priift ob die Modelle konvergiert oder fehlgeschlagen sind und wie stark die Effek-

Yhttp://astro.uni-tuebingen.de/~rauch/TMAP/WRPLOT/WRPLOT_Guide.html
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tivtemperatur des jeweiligen Modells vom geforderten Wert abweicht.

Die Berechnungen auf den iiber das AstroGrid-D-erreichbaren Clustern liefen nicht immer reibungslos
ab. Durch Anderung der auf AstroGrid-D-Rechnern installierten Programme bzw. Programmversionen
und aufgrund des unterschiedlich limitierten Speicherplatzes der AstroGrid-D-Nutzer, erfiillten einige
Rechencluster die fiir die Berechnung der TMAW-Modelle notwendigen Anforderungen nicht mehr. Je
nach Auslastung der Cluster, brachen die TMAW-Rechnungen zum Teil mitten in der Berechnung ab, oh-
ne dass sie numerisch instabil waren. Die Liste der Cluster, die alle Voraussetzungen erfiillen und auf de-
nen die TMAW-Rechnungen zuverléssig laufen, wurde immer kleiner (grid_cluster_hosts.csv).
Momentan wird nur noch ein Cluster verwendet, dieser stellte sich aber als sehr zuverléssig heraus.

Als Reaktion auf diese Schwierigkeiten wurde die Zahl der Modelle, ab denen ein Request tiber das
AstroGrid-D berechnet werden soll, auf 150 erhoht. Aullerdem wurde am TAAT ein GAVO @IAAT-
Server mit zwei Hyper-Threading-fahigen Intel-Prozessoren angeschafft, auf dem bis zu 24 Model-
le gleichzeitig berechnet werden koénnen. Mit diesen Anderungen kénnen auch groBe Gitter am IAAT
schnell berechnet werden.

Seit Mitte 2012 wird das AstroGrid-D nicht mehr finanziert. Der Zugang zu den AstroGrid-D-
Rechnern wird deshalb bald nicht mehr gewihrleistet sein. Als Alternative bietet sich das bwGRiD'”7 an.
Einzelne Anfragen wurden bereits auf dem dbwGRiD berechnet. Fiir eine Umstellung von AstroGrid-D-
auf bwGRiD-Rechner miissen nur die Skripte zum Kopieren der tar-Archive von und zum bwGRiD sowie
die Skripte zum Starten der einzelnen Requests angepasst werden, die Rechnungen kénnen dann analog
zu denen auf dem AstroGrid-D ausgefiihrt werden.

"nttp://www.bw—grid.de, Teil der Deutschen D-Grid Initiative und finanziert vom Bundesministerium fiir Bildung
und Forschung und vom Ministerium fiir Wissenschaft, Forschung und Kunst Baden-Wiirttemberg
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4. GAVO-Dienste in der Spektralanalyse

Durch die in den letzten beiden Kapiteln beschriebenen GAVO-Dienste kann jedermann tiber das VO
Spektralanalysen auf unterschiedlichen Niveaus durchfiihren. Es stellt sich jedoch die Frage, wie wich-
tig diese Dienste fiir die Spektralanalyse sind und mit welcher Genauigkeit welche Ergebnisse mit die-
sen Diensten erzielt werden konnen. Sind die aus TMAW resultierenden Spektren tiberhaupt fiir prizise
Spektralanalysen zu verwenden? Sind sie nur fiir eine erste, grobe Voranalyse geeignet? Oder kommen
sie nur als Input fiir Photoionisationsmodelle in Frage? Macht die, im Vergleich zu TMAP-Rechnungen,
stark verkiirzte Rechenzeit von TMAW die Ergebnisse unrealistisch? Konnen sowohl der UV- als auch
der optische Wellenlidngenbereich mit dhnlicher Genauigkeit analysiert werden? Sind die resultierenden
Spektren fiir alle Objekte mit Parametern, die im NLTE-Bereich liegen, geeignet? Wie wichtig ist die Be-
riicksichtigung der Eisengruppenelemente fiir unterschiedliche Arten von Objekten in unterschiedlichen
Sternparameterbereichen? Konnen bisher unerkldarbare Beobachtungen, fiir deren Ursache Eisengrup-
penelemente vermutet werden, mit den aktualisierten Atomdaten reproduziert werden?

Um diese Fragen zu beantworten, wurden der TMAW-Dienst und /rOnlc ausgiebig getestet. Dafiir
wurden verschiedene Objekte ausgewdhlt, die aus unterschiedlichen Spektralklassen stammen und somit
verschiedene chemische Zusammensetzungen und Temperaturen haben. Sterne der ausgewéhlten Klas-
sen haben sich nicht — wie etwa 3/4 der Sterne mittlerer Anfangsmasse — nach den Standardsternentwick-
lungswegen entwickelt, sondern zeigen Atmosphiren, denen andere Entwicklungsszenarien zugrunde
liegen miissen. IThre Modellierung ist deshalb zum Teil schwieriger als die wasserstoffdominierter, ,,nor-
maler* Sterne. Diese Objekte sind hervorragend geeignet, um die Stabilitit der TMAW-Rechnungen und
die Auswirkungen der kleineren Modellatome, die vor allem fiir He, C, N, und O Unterschiede zu TMAP-
Modellatomen aufweisen, auf die Sternatmosphére zu untersuchen. Fiir einige der ausgewihlten Objekte
wurde aullerdem eine ungewohnlich hohe Eisengruppenhiufigkeit als Erklidrung fiir ihren beobachteten,
extrem flachen Flussverlauf im UV vermutet. Die einzelnen Objekte werden deshalb in den folgenden
Kapiteln vorgestellt und ihre Analyse mit den GAVO-Diensten sowie die Ergebnisse beschrieben. Be-
gonnen wird mit unterleuchtkréftigen Sternen mit beinahe reiner Heliumatmosphire (Kapitel 4.1), dann
werden PG 1159-Sterne (Kapitel 4.2) mit kohlenstoffdominierten Atmosphéren getestet. Fiir zusétzliche
Tests der Auswirkungen der Eisengruppenelemente auf Objekte mit zum Teil extrem hohen Eisengrup-
penhiufigkeiten werden wasserstoffreiche unterleuchtkriftige Sterne (Kapitel 4.3) und ein DO-Weiler
Zwerg (Kapitel 4.4) herangezogen.

4.1. Die Heliumreichen Unterleuchtkraftigen Sterne
LSE 153 und LSE 263

LSE 153 und LSE 263 wurden fiir den ersten der hier beschriebenen Tests ausgewihlt. Sie gehdren zur
Klasse der heliumdominierten unterleuchtkréftigen Sterne (He-sdOs, Husfeld et al., 1989). Mit ihren Teg
von ca. 60 000 K liegen sie im mittleren Temperaturbereich aller gewihlten Testobjekte. Thr log g =~ 5
gehort zu den niedrigeren Oberflichenschwerebeschleunigungen aller getesteten Objekte. Der Fokus der
Analyse dieser beiden Objekte wird auf den optischen Bereich gelegt, fiir die Abschédtzung der Groflen-
ordnung der Eisengruppenhéufigkeiten wird der UV-Bereich hinzugezogen. Ein Vergleich der resultie-
renden Modelle mit TMAW-Spektren liefert die Genauigkeit einer TMAW-Analyse in diesem Parameter-
bereich. Da diese Klasse von Objekten auch in Kapitel 4.3 betrachtet wird, wird hier zuerst ein Uberblick
iber die Eigenschaften und Entwicklung hei3er unterleuchtkriftiger Sterne gegeben.
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4.1.1. Eigenschaften und Entwicklung unterleuchtkraftiger Sterne

Heifle unterleuchtkriftige Sterne (so genannte subdwarfs, sd) konnen in zwei Unterklassen eingeteilt
werden. Die kiihleren, meist von einer Wasserstofthiille umgebenen, unterleuchtkréftigen B-Sterne
(sdBs), die Heliumkernbrennen vollziehen, und die heiBere, inhomogene Gruppe der unterleuchtkréf-
tigen O-Sterne (sdOs, Verhiltnis sdB:sdO = 3:1). Ein Uberblick iiber heie unterleuchtkriftige Sterne
wird z.B. von Heber (2009) gegeben.

Die Spektren der sdB-Sterne zeigen vor allem breite, tiefe Balmerlinien und befinden sich, aufgrund
des Heliumkernbrennens, im HRD meist auf einer Erweiterung des Horizontalasts, dem extremen Ho-
rizontalast (extreme horizontal branch, EHB, Abb4.1). Sie haben Effektivtemperaturen von 25000 K
bis zu iiber 50 000 K und log g-Werte zwischen 4.0 und 6.5. Die meisten sdBs sind heliumarm, manche
zeigen jedoch schwache He I-Linien. Spektren, die denen der sdBs dhnlich sehen, zusétzlich aber noch
He 11-Linien zeigen, gehoren zu den sdOB-Sternen.

sdO-Sterne haben Spektren, in denen die He I1 A 4686 -Linie und eventuell weitere Heliumlinien zu
sehen sind. Manche sdO-Spektren zeigen zusitzlich H 1-Balmerlinien, die meisten sdOs sind jedoch (im
Gegensatz zu den sdBs) heliumreich (so genannte He-sdOs). Diese heliumreichen sdOs zeigen zusitz-
lich entweder eine erhohte Stickstoff- oder Kohlenstoffhdufigkeit. Insgesamt bilden die sdO-Sterne im
Gegensatz zu den sdB-Sternen keine homogene Klasse. Die heliumreichen sdOs bevolkern ein schmales
Gebiet im HRD, die heliumarmen sind weit verstreut, was darauf schlieBen ldsst dass sie aus verschiede-
nen Entwicklungssequenzen stammen. Im Mittel sind sie mit 40 000K < Tog < 90 000 K heifler als die
sdB-Sterne, iiberdecken jedoch einen dhnlichen log g-Bereich.

In ihrer Entwicklung verlassen die sdBs die normale Entwicklungssequenz nach dem Roten-Riesen-
Stadium in Richtung der Weillen Zwerge. Dafiir miissen sie in der Roten-Riesen-Phase (RGB-Phase)
erhohten Massenverlust gehabt haben, wodurch die Wasserstoffhiille zu klein (< 10_4M@ ) fiir weiteres
Wasserstoffbrennen wurde. Die Ursache fiir diesen Massenverlust ist unklar, allerdings konnte ein Be-
gleiter (Stern oder Planet) dabei eine wichtige Rolle spielen, da fiir ca. zwei Drittel aller sdBs ein solcher
gefunden wurde (Maxted et al., 2001). Fiir dhnlich viele heliumarme sdOs wurde ebenfalls ein Begleiter
nachgewiesen und ihre Atmosphiren scheinen wie die der sdBs von Diffusionsprozessen bestimmt zu
sein, was auf eine Entwicklungssequenz von sdBs zu heliumarmen sdOs schlielen ldsst. Zudem konnte
auch theoretisch gezeigt werden, dass in einem engen Doppelsternsystem geniigend Massenverlust statt-
finden kann, sodass nur eine diinne Wasserstoffhiille nach dem Roten-Riesen-Stadium bleibt (Mengel
et al., 1976). Es existieren jedoch mehrere Kanile der Doppelsternentwicklung, die zu einem sd-Stern
fiihren (Han et al., 2002, 2003). Im Gegensatz zur grolen Zahl beobachteter Begleiter von sdB-Sternen
sind nur wenige He-sdOs radialgeschwindigkeitsvariabel. Sie haben daher eher keinen Begleitstern oder
-planeten.

Ein Szenario, das sowohl die Entstehung von einzelnen sdBs als auch die der (He-)sdOs erklidren
konnte ist das Hot-Flasher-Szenario (z.B. D’Cruz et al., 1996, 2000; Castellani & Castellani, 1993; Lanz
et al., 2004; Miller Bertolami et al., 2008). In diesem verldsst der Stern den normalen Entwicklungsweg
aufgrund sehr hohen Massenverlusts nach der RGB-Phase und erféhrt spéter (analog zum ,,born again‘
Szenario der PG 1159-Sterne, siehe Kapitel 4.2) einen Helium-Flash, wodurch er wieder zum Roten Rie-
sen wird. Im Gegensatz zu den PG 1159-Sternen wird jedoch nicht das Heliumschalenbrennen, sondern
das Heliumkernbrennen geziindet. Je nachdem wann sich der Flash ereignet, zeigt der Stern danach die
typische Wasserstoff-Helium-Mischung der sdBs (,,frither” Flash), leicht erhthte Helium- und Stick-
stoffhdufigkeiten (,,spater* Flash mit ,,shallow mixing*) oder stark erhohte Helium-, Kohlenstoff- und
Stickstoffhdufigkeiten (,,spater Flash mit ,,deep mixing*, wobei der Wasserstoff verbrannt wird und ein
He-sdO entstehen konnte). Die von diesem Szenario vorhergesagten log g-Werte sind allerdings hoher
als die beobachteten.

Ein Szenario zur Entstehung beider Arten von sd-Einzelsternen ist das Merger-Szenario. Eine Ver-
schmelzung zweier Weiller Zwerge oder eines Weillen Zwergs und eines (post-)sdB-Sterns (Merger)
kann zu einem He-sdO fiihren (z.B. Saio & Jeffery, 2000; Justham et al., 2011; Zhang & Jeffery,
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Abbildung 4.1.: Hertzsprung-Russell-Diagramm (Heber, 2009). Eingezeichnet sind auch der extreme
Horizontalast (EHB) sowie die Lage der sdB- und sdO-Sterne.

2012). Die Atmosphire zeigt nach dem Mergerprozess erhohte Hiufigkeiten von Elementen aus dem
CNO-Prozess. Allerdings wird die vorhergesagte, schnelle Rotation nicht beobachtet und die beobach-
teten Temperaturen sind heifer als prognostiziert. Wenn stattdessen ein sdB-Vorldufer im Roten Riesen-
Stadium mit einem Braunen Zwerg' oder Planeten wihrend der Common Envelope-Phase’ merged,
kann ein sdB-Stern entstehen. Fiir sdO-Sterne sind auBerdem auch Entwicklungswege iiber den asym-
ptotischen Riesenast moglich.

Die Atmosphiren der sdB-Sterne zeigen im Vergleich zu anderen (prid-) Weillen Zwergen ungewdhn-
liche Elementhéufigkeiten. Eine Erklidrung dafiir kénnten Diffusionsprozesse sein (z.B. Michaud et al.,
2008, 2011), die durch ein Gleichgewicht zwischen gravitativem Absinken und radiativem Auftrieb
schwere Elemente an der Sternoberfliche vermehrt anlagern. Eisengruppenelemente und schwerere bis
zu Pb wurden bereits supersolar in unterleuchtkriftigen Sternen beobachtet (bis auf Eisen selbst, was

'Ein Brauner Zwerg ist zu massearm (< 0.08 M), um Wasserstoffbrennen ziinden zu kdnnen.

In der Doppelsternentwicklung kommt es oft (je nach Masseverhiltnis der beiden Komponenten) zu einer Phase instabilen
Massentransfers vom schwereren zum leichteren Objekt. Da das leichtere die Masse nicht aufnehmen kann, umgibt sie
beide Komponenten des Systems als so genannter Common Envelope.
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meist solar oder subsolar auftritt), wihrend C und O subsolar sind (z.B. O’Toole & Heber, 2006; Blan-
chette et al., 2008). Dieser Trend ist in Ubereinstimmung mit von Diffusionsmodellen vorhergesagten
Haufigkeiten. Allerdings wurde beobachtet, dass die Sterne trotz gleicher oder dhnlicher T,s- und log g-
Werte eine grofle Streuung in den Haufigkeitswerten zeigen. Dieser Punkt spricht gegen die derzeitigen
Diffusionsmodelle.

Die durch Diffusionsmodelle vorhergesagte He-H#ufigkeit ist deutlich kleiner als die beobachtete (z.B.
Heber, 2009). Durch die Beriicksichtigung eines Sternwinds mit 10~% — 10~'¥M, /Jahr kann die be-
obachtete He-Héaufigkeit allerdings erklirt werden (Fontaine & Chayer, 1997; Unglaub & Bues, 2001).
Dieser Wind kann theoretisch ebenfalls fiir eine hohere Metallhdufigkeit in der Atmosphére sorgen und
eventuell auch fiir unterschiedliche Haufigkeiten bei gleichen T.¢ und log g verantwortlich sein. De-
taillierte Modelle, die diesen Wind und alle Elemente beriicksichtigen, wurden allerdings noch nicht
berechnet.

Die beobachtete Eisenhiufigkeit ist, im Gegensatz zu den Héufigkeiten der anderen Eisengruppen-
elemente, meist (sub)solar. Eisen konnte eine wichtige Rolle bei der Entstehung von Sternpulsationen
spielen und die Analyse dieses Elements ist deshalb von grofler Bedeutung. Bisher wurde theoretisch ein
Unterschied der Fe-Haufigkeit fiir Pulsatoren und nicht-pulsierende sdBs vorhergesagt. So zeigen z.B.
Diffusionsrechnungen, dass pulsierende sdBs mehr Eisen als nicht-pulsierende innehaben sollten (Char-
pinet et al., 1997), was bisher allerdings noch nicht beobachtet wurde (z.B. O’Toole & Heber, 2006).
Die Streuung der Hiaufigkeitswerte einzelner Sterne ist allerdings so groB3, dass momentan kein Trend
der Hiufigkeiten schwerer Elemente von Pulsatoren und nicht-Pulsatoren beobachtbar ist. Eine genaue
Bestimmung der Eisengruppenelementhiufigkeiten in diesen Sternen konnte wichtige Hinweise auf die
bisher noch nicht ganz verstandenen Prozesse in den sd(O)B-Sternen liefern.

Im Gegensatz zu den eventuell bei sdB-Sternen wichtigen Diffusionsprozessen findet bei He-sdOs
Konvektion statt. Diffusion sollte deshalb keine grof3e Rolle spielen. Wie bereits erwzhnt zeigen die He-
sdOs entweder erhohte Kohlenstoff- oder Stickstoffhdufigkeiten (z.B. Hirsch, 2009). Der Einfluss von
Eisen und Nickel auf die Atmosphéren von sdOs wurde von Haas (1997) untersucht. Die beiden He-sdOs
LSE 153 und LSE 263 zeigten dabei supersolare Nickel- und solare bis subsolare Eisenhdufigkeiten.

4.1.2. LSE 153 und LSE 263

Zwei sdO-Sterne mit extrem hoher Heliumhéaufigkeit sind LSE 153 und LSE 263. Sie wurden im Case-
Hamburg Luminous Stars Survey von Drilling (1983) entdeckt und zuerst von Schonberner & Drilling
(1984) analysiert. Husfeld et al. (1989) fiihrten eine Analyse mit HHe-NLTE-Modellen durch, in die
spéter Kohlenstoff, Stickstoff und Magnesium mit einer Lineformationrechnung integriert wurde. Zur
Analyse wurden optische CASPEC3-Spektren (aufgenommen am 3./4. April 1984) verwendet. Zusiitz-
lich wurde ein Konsistenzcheck der Modelle mit den verfiigbaren IUE*-Spektren (aufgenommen am 26.
Mai 1982 (low dispersion, ID: LWR13321 und SWP17051) und am 22. September 1982 (high dispersion,
ID: SWP18055 und SWP18056)) durchgefiihrt. Da die optischen Heliumlinien von Husfeld et al. (1989)
nicht reproduziert werden konnten, nahmen sie Rotationsgeschwindigkeitskorrekturen von 20 bzw. 40
km/sec fiir LSE 153 bzw. LSE 263 an und korrigierten so die theoretischen Spektren. Die Ergebnisse der
Analyse sind in Tabelle 4.1 dargestellt.

HHe-Modelle

Im Rahmen dieser Arbeit sollen die HHe-Modelle von Husfeld et al. (1989) mit TMAP und mit TMAW
erneut berechnet werden, um eine Aussage iiber die Genauigkeit des TMAW-Dienstes fiir diesen Stern-
parameterbereich machen zu kénnen. Kurz vor diesem Test wurde das TMAD Helium-Modellatom auf

*http://www.eso.org/sci/publications/messenger/archive/no.17-3un79/
messenger-nol7-27-29.pdf
*http://science.nasa.gov/missions/iue/
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Tabelle 4.1.: Parameter von LSE 153 und LSE 263 (Husfeld et al., 1989). ¢, steht fiir die Hiufigkeiten in
Teilchenzahlbruchteilen, X, fiir Massenbruchteile.

LSE 153 LSE 263
T /K 70000 70 000
log g/(cm/sec?) 4.75 4.90
loge log X log € log X
H <-10 <-17 <-10 <-1.7
C —1.75 -1.3 —4.0 —3.6
N —2.6 —2.1 —2.4 —-1.8
Mg -3.3 —2.5 —-3.5 —2.8
M /Mg, 0.7 0.6
log L/ Lg 3.9 3.6
R/Rg 0.58 0.45
Mgy —4.9 —4.4
M~y 0.6 1.0
d/kpc 1.3 1.2

den neuesten Stand gebracht und erweitert, wodurch nun fiir He I alle Levels bis zur Hauptquantenzahl
n = 10 als NLTE-Levels mit aktuellen Daten beriicksichtigt werden konnen.

Fiir LSE 153 und LSE 263 wurden die optischen CASPEC-Spektren, die Husfeld et al. (1989) ver-
wendet hatten, von U. Heber (Bamberg) an die Tiibinger Arbeitsgruppe iibermittelt. Mit TMAP wurden
HHe-Modelle mit den von Husfeld et al. (1989) bestimmten Parametern gerechnet. Beim Vergleich mit
der Beobachtung zeigt sich, dass die optischen He 11-Linien, éhnlich dem Balmerlinienproblem (Napi-
wotzki & Rauch, 1994) bei der Analyse wasserstoffdominierter Spektren, nicht simultan reproduziert
werden konnen. In den Spektren von LSE 153 tritt dieser (im Folgenden der Einfachheit halber Bal-
merlinienproblem genannte) Sachverhalt, aufgrund einer htheren Metallhdufigkeit stidrker auf als bei
LSE 263 (Abb.4.7 und 4.8). Mit den Modellen mit Literaturwerten kann allerdings das He1 / He11-
Ionisationsgleichgewicht nicht reproduziert werden. Die eigentliche Temperatur der Objekte scheint
tiefer zu sein, da Hel A 4471 A im Modell viel zu schwach hervortritt. Es wurden deshalb TMAP-
Testgitter mit unterschiedlichen Teg- und log g-Werten (T,g = 50000 — 70 000K, AT.g = 5000K,
log g = 4.50 — 5.50, Alog g = 0.25) fiir eine genauere Parameterbestimmung berechnet. Modelle mit
Teg = 60000 oder 65 000 K reproduzieren das Ionisationsgleichgewicht deutlich besser. Diese Erkennt-
nis ist keine Uberraschung, sondern wurde bereits von Haas (1997) vermutet. Er schiitzte die Temperatur
anhand von Ionisationsgleichgewichten der Fe- und Ni-Linien im UV-Bereich an den vorhandenen IUE-
Beobachtungen ab.

Fiir einen Vergleich mit TMAW-Modellen sollten nun die Modelle des TMA P-Gitters mit dem TMAW -
Dienst nachgerechnet werden. Die Modellierung der TMAW-Spektren gestaltete sich jedoch schwierig,
da, aufgrund der bereits besprochenen vereinfachten Berechnung durch den TMAW-Dienst, nicht alle
Modelle die Berechnung erfolgreich beendeten (Abb.4.2). Um den TMAW-Dienst zu verbessern und
um zu iiberpriifen, welche Einstellungen die TMAW-Rechnungen stabiler machen konnten, wurde die
Berechnung der Modelle auf unterschiedliche Arten wiederholt.

e TMAP verwendet das Verfahren der beschleunigten Lambda Iterationen (ALI), wobei zwischen
einem diagonalen und tridiagonalen A-Operator gewihlt werden kann. Im normalen TMAW-
Berechnungsverfahren wird ein diagonaler A-Operator verwendet. Damit sind die linearisierten
Gleichungen unabhiingig von den anderen Tiefenpunkten der Atmosphére. Alternativ kann ein tri-
diagonaler A-Operator verwendet werden, wodurch die benachbarten Tiefenpunkte bei der Losung
der Gleichungen mit einbezogen werden. Bei einer erneuten Berechnung des Gitters der TMAW -
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Abbildung 4.3.: Wie Abb. 4.2, bei einer abweichenden Wahl des A-Operators (oben links), der Tiefenska-
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la (oben rechts), des Gewichts der Temperaturkorrektur (unten links) und des Newton-
Raphson-Verfahren (unten rechts).

Modelle wurde nun anstelle des diagonalen, ein tridiagonaler A-Operator verwendet. Alle andere
Einstellungen wurden gleich belassen, d.h. die Berechnungsschritte wurden genau wie im vorhe-
rigen Versuch wiederholt. Obwohl bei diesem Verfahren Modellrechnungen beendet wurden, die
vorher abgebrochen sind, schafften nicht alle Modelle alle Berechnungsschritte (Abb. 4.3 oben
links).

In einem weiteren Test wurden die Berechnungsschritte wieder analog zum ersten Versuch durch-
gefiihrt, die Modellatmosphare wurde aber nicht fiir logm = —7.3 — 3.87 sondern fiir logm =
—9.8 — 2.0 berechnet, was fiir heliumdominierte Spektren realistischer ist. Dadurch beendeten
zwar wieder andere Modelle als zuvor alle Berechnungsschritte, aber wie im Fall des gednderten
A-Operators waren es insgesamt weniger (Abb. 4.3 oben rechts).

Fiir TMAW-Berechnungen wird die Unsold-Lucy-Temperaturkorrektur verwendet, da diese stabi-
ler als die normale, von TMAP verwendete Temperaturkorrektur ist. Bei der Berechnung dieser
Temperaturkorrektur wird der Korrekturwert mit von der optischen Tiefe abhidngigen Gewich-
tungsfaktoren geddmpft. Einer dieser Gewichtungsfaktoren wurde in einem weiteren Test um ei-
nen Faktor zehn verkleinert. Dieser Test fithrte bisher zu den meisten die Berechnung beendenden
Modellen (Abb. 4.3 unten links).

Um die Rechenzeit so kurz wie moglich zu halten, kdnnen in TMAP-Rechnungen verschiedene
Verfahren zur Losung der Gleichungssysteme fiir die Nebenbedingungen verwendet werden. Um
eine annehmbare Rechenzeit zu garantieren, wird in TMAW normalerweise die Jacobi-Matrix nur
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Abbildung 4.4.: Vergleich der Temperaturstrukturen der 7MAP- (rot) und TMAW-HHe-Modelle
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Abbildung 4.5.: Vergleich der Fliisse der TMAP- (rot) und TMAW-HHe-Modelle (schwarz) mit Teg =
60 000K und log g = 5.25.

am Anfang der ersten Iteration invertiert und dann konstant gehalten (Kantorovich-Verfahren). Erst
nach fiinf weiteren Iterationen, wird die Matrix neu invertiert. Bei manchen Parameterkombina-
tionen fiihrt dieses Verfahren jedoch nicht zum Erfolg. Deshalb wurde in einem weiteren Test die
Berechnung der Nebenbedingungen nach dem Newton-Raphson-Verfahren durchgefiihrt, wobei
die Inversion der Matrix jede Iteration durchgefiihrt wird. Das Ergebnis ist, dass alle Modellrech-
nungen beendet wurden (Abb. 4.3 unten rechts). Dieses Verfahren wird jedoch nicht standardmiBig
in die TMAW-Berechnungen eingebaut, da sich die Rechenzeit ansonsten deutlich erhoht, was fiir
den Nutzer unannehmbar ist.

Da die eben beschriebenen Testrechnungen keine deutliche bzw. nur mit erheblich hoherer Rechenzeit
eine Verbesserung gegeniiber dem urspriinglichen Verfahren gezeigt haben, wurde die Rechenprozedur
von TMAW nicht veridndert. Nachdem im Mirz 2012 die Modellatome iiberarbeitet wurden und die
in Kapitel 3.5.1 beschriebenen Nachberechnungsschritte eingefiihrt worden sind, wurde das HHe-Gitter
erneut berechnet und die resultierenden Modelle mit den TMAP-Modellen verglichen.

Beim Vergleich der Temperaturstrukturen wurde bereits in Kapitel 3.5.1 sichtbar, dass die Unsold-
Lucy-Korrektur eine deutlich unterschiedliche Temperaturstruktur zur Folge hat als die normale Tempe-
raturkorrektur. Mit den eingefiihrten Nachberechnungsschritten gleicht sich die Temperaturstruktur der
von TMAP weiter an (Abb. 4.4). Bevor die Lineformationrechnung mit den grof3eren Modellatomen ein-
gefiihrt wurde, waren die hoheren Serienmitglieder der optischen von n = 4 ausgehenden He 11-Serie
nicht im TMAW-Modell enthalten. Bei einem Vergleich der Spektren wird nun sichtbar, dass jetzt auch
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Abbildung 4.6.: Links: Vergleich von theoretischen Linienprofilen der He 1 A 4471 A von HHe-Modellen
mit Levels bis n = 4 (schwarz) und n = 6 (rot) fiir unterschiedliche Effektivtemperaturen
und log g-Werte. Rechts ist der Quotient beider Modellfliisse dargestellt.

im TMAW-Modell alle Linien zu sehen sind (Abb. 4.5).

Zur Temperaturbestimmung eignet sich bei diesen 7, das Verhiltnis der He I1-Linien zur HeTl A
4471A. Diese He1-Linie kommt im TMAW- und TMAP-Modell allerdings unterschiedlich stark heraus.
Werden die TMAW-Modelle fiir eine Spektralanalyse verwendet, kann die Temperatur anhand des Ioni-
sationsgleichgewichts dennoch auf 20 kK genau (verglichen mit dem 7MAP-Resultat) bestimmt werden.
Um dennoch zu iiberpriifen, ob die He I-Linie mit TMAW besser modelliert werden kann, wurde ein Test
mit dem neuen He I-Modellatom durchgefiihrt. Dabei wurde untersucht, ob eine gréfere Anzahl von
NLTE-Levels das resultierende Linienprofile beeinflusst.

Auswirkung einer héheren NLTE-Levelzahl auf die He 1 A 4471A

Um die Besetzungszahlen der Levels, zwischen denen Ubergiinge stattfinden, realistisch zu modellieren,
miissen einige Niveaus iiber diesen ebenfalls als NLTE-Levels beriicksichtigt werden. Fiir He I ist die Li-
nie bei 4471 A die stiirkste beobachtete in dem bei dieser Analyse verwendeten optischen Spektrum. Sie
entsteht zwischen den He I-Niveaus 2p 3P(n =2,1 =1)und 4d3D (n = 4,1 = 2). In TMAW werden
fiir T, < 100000 K alle Niveaus bis einschlieBlich Hauptquantenzahl n = 4 und Drehimpulsquanten-
zahl [ = 3 als NLTE-Levels beriicksichtigt, d.h. iiber dem He 1 4d *D-Niveau existieren nur vier weitere
NLTE-Levels. Da diese Heliumlinie eine der wichtigsten Temperaturindikatoren im Temperaturbereich
zwischen 50000 und 70 000 K ist und deshalb fiir zuverlissige Analysen sehr wichtig ist, wurde getestet,
ob mehr NLTE-Niveaus iiber dem He 1 4d >D-Niveau beriicksichtigt werden miissen.

Fiir diesen Test wurden HHe-Modelle mit T, = 40 000 K und log g = 4.0 und 6.0 berechnet, jeweils
einmal mit einem Helium-Modellatom, in dem alle Niveaus bis einschlieBlich n = 4 als NLTE-Levels
beriicksichtigt wurden (vier Levels iiber dem He I 4d D-Niveau) und einem mit allen Niveaus bis ein-
schlieBlich n = 6 (16 Level iiber dem He 1 4d *D-Niveau). Die Modelle wurde mit einem Hiufigkeitsver-
haltnis von H/He = 50/50 in Massenbruchteilen berechnet. Zusitzlich wurden Modelle mit den selben
Parametern und mit solaren Héufigkeiten erzeugt. Die resultierende Linienprofile weichen maximal 1.5%
voneinander ab (Abb. 4.6), was, verglichen mit den Unterschieden der TMAP- und TMAW-Modelle des
vorherigen Tests, kaum etwas ausmacht.
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Tabelle 4.2.: Statistik der HHeCNO-Modellatome fiir die TMAP-Rechnung.

Ion LTE NLTE RBB
H1 1 15 105
Hir 0 1 -
He1 74 29 69
He 11 12 20 190
He 111 0 1 -
Cin 54 13 32
Civ 44 14 35
Cv 0 1 0
NI 53 13 24
Ni1v 78 16 30
Nv 48 14 35
N VI 0 1 0
Oo1r 51 21 38
orv 76 18 39
Oov 109 17 35
Ovl 0 1 0

Gesamt 600 195 632

Fiir niedrigere als die hier getesteten Temperaturen ist das He I-Ion gegeniiber He 1T dominant. Ob sich
der Einfluss der zusitzlichen NLTE-Niveaus fiir diesen Temperaturbereich dndert, wurde mit Hilfe eines
Modells mit Teg = 20 000K und log g = 7.0 getestet. Die Auswirkungen sind allerdings noch kleiner
als im vorherigen Fall (Abb. 4.6). Fiir die TMAW-Rechnungen ist das verwendete Helium-Modellatom
also ausreichend grofs und muss nicht um weitere Levels erweitert werden.

HHeCNO-Modelle

Aufgrund des deutlich sichtbaren Balmerlinienproblems (Abb. 4.7 und 4.8) wurde der Vergleich der Be-
obachtung mit reinen HHe-Modellen an dieser Stelle eingestellt und die in TMAW verfiigbaren Metalle
(C, N und O) in die TMAP-Analyse einbezogen (Tabelle4.2 und 4.3). Ein Gitter mit insgesamt neun
Modellen wurde fiir jedes der beiden Objekte berechnet (Tog = 60000 — 70 000K, AT.g = 5000K,
logg = 4.75 — 5.25, Alog g = 0.25). Fiir LSE 153 stellte sich im Laufe der Analyse heraus, dass die
Gitterschritte in Teg zu grof} sind, weshalb ein weiteres Modell mit T.g = 62 500 K berechnet wurde.
Fiir LSE 263 wurde das Gitter um log g = 5.50 erweitert.

Die beobachteten optischen Linien zeigen bei beiden Objekten keine Anzeichen einer Rotation des
Sterns. Im Gegensatz zu Husfeld et al. (1989) wurden die Modelle deshalb nicht mit einer Rotationsge-
schwindigkeitskorrektur versehen. Fiir die Analyse wurde eine Radialgeschwindigkeitskorrektur mit

Urad
)\gemessen = )\Ruhe (1 + c ) )

durchgefiihrt, wobei fiir beide Objekte v,,qg = —20 km/sec verwendet wurde.

Die Ergebnisse der TMAP-Analyse sind in Tabelle 4.4 dargestellt. Die bereits bei den HHe-Modellen
bestimmte, im Vergleich zum Literaturwert niedrigere Tog, kann mit diesen Modellen bestétigt bzw.
genauer bestimmt werden.

Fiir LSE 153 reproduziert das Modell mit 7., = 60000 K und log g = 5.0 die Linienprofile der opti-
schen Heliumlinien sowie das Ionisationsgleichgewicht der optischen He 11-Linien und He 1 A 4471A am
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Tabelle 4.3.: Statistik der HHeCNO-Modellatome fiir die Lineformationrechnung.

Ion LTE NLTE RBB
H1 1 15 105
Hir 0 1 -
He1 74 29 69
He 11 12 20 190
He 111 0 1 -
Ci 11 56 273
Civ 4 54 295
Cv 0 1 0
N 32 34 129
N1v 38 56 241
Nv 8 54 297
N VI 0 1 0
o1 0 72 322
Oo1v 56 38 173
Oov 50 76 472
Ov1 0 1 0

Gesamt 579 556 2647

Tabelle 4.4.: Vergleich der in dieser Arbeit bestimmten Parameter mit den Literaturwerten (Husfeld et al.,
1989) von LSE 153 und LSE 263. Die Héufigkeiten sind in Massenbruchteilen angegeben.

LSE 153 LSE 263
Literaturwert diese Arbeit Literaturwert diese Arbeit
T (kK) 70 60 70 60
log g /(cm/sec?) 4.75 5.00 4.90 5.25
<0.02 4.98 x 1073 <0.02 5.05 x 1073
e 9.71 x 107! 9.86 x 107!

0.05 1.80 x 1072 25x107% < 237x107*4
7.9 %1073 5.03 x 104 1.5 x 1072 1.42 x 1073
< 5.08 x 1073 < 7.08 x 1073

oczaz=T

besten (Abb. 4.7). Das C 111/C 1v-Ionisationsgleichgewicht wird mit diesem Modell ebenfalls gut repro-
duziert.

Die optische Beobachtung von LSE 263 zeigt keine Kohlenstofflinien und hat ein niedrigeres Signal-
zu-Rausch-Verhiltnis als die Beobachtung von LSE 153. Als Temperatur- und log g-Indikator wurde des-
halb nur das He 1/He I1-Ionisationsgleichgewicht verwendet (Abb. 4.8). Die Fehlergrenzen dieser Analyse
sind aufgrund dieser beiden Einschriankungen groBer als fiir LSE 153. Das Modell mit T = 60 000 K
und log ¢ = 5.25 reproduziert die Beobachtung am besten. He1 A 4471 A ist im Modell leicht zu stark,
fiir Tog = 65000 K allerdings deutlich zu schwach. Fiir die Kohlenstoffhiufigkeit wurden Obergrenzen
bestimmt.

Da das beobachtete optische Spektrum von LSE 153 und LSE 263 keine Sauerstofflinien zeigt, wurde
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Abbildung 4.7.: TMAP-Modelle verglichen mit dem CASPEC-Spektrum von LSE 153. Die Modelle be-
inhalten die Elemente H, He, C, N und O (rot, Hiufigkeiten wie in Tabelle 4.4) bzw.
H und He (schwarz, 99.75% He, 0.25% H in Massenbruchteilen) mit 7o = 60000 K
und log g = 5.0. Die Modelle wurden mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 0.3 A
gefaltet, um die Instrumentenauflosung zu simulieren. In allen folgenden Abbildungen
fiir Vergleiche von Modell und Beobachtung werden die Modelle mit einem Gaussprofil
der Halbwertsbreite der Instrumentenauflésung gefaltet, wenn nicht anders angegeben.

fiir dieses Element ebenfalls nur eine Obergrenze bestimmt. Wasserstoff ist, aufgrund der Uberlagerung
der Wasserstoff- durch Heliumlinien, ebenfalls nicht detektierbar und wurde hier mit einer Haufigkeit
von 0.005 (Massenbruchteil) angenommen.

Generell ergeben beide Analysen eine im Vergleich zum Literaturwert niedrigere Teg und hoheres
log g. Der Trend der niedrigeren Temperatur ist, wie bereits erwihnt, in Ubereinstimmung mit den Ergeb-
nissen aus lonisationsgleichgewichtsbetrachtungen von Eisen- und Nickellinien im IUE-Bereich (Haas,
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Abbildung 4.8.: Wie Abb. 4.7, fiir LSE 263 mit T.g = 60 000 K und log ¢ = 5.25. Die Hiufigkeiten sind
ebenfalls in Tabelle 4.4 angegeben bzw. betragen 99.75% He und 0.25% H in Massen-
bruchteilen.

1997). Im Vergleich zu den Literaturwerten wurden die Kohlenstofthaufigkeiten in dieser Analyse leicht
gesenkt, sind aber immer noch in Ubereinstimmung mit den Ergebnissen von Husfeld et al. (1989). Die
Sauerstoffhaufigkeiten der beiden Objekte wurden vor dieser Arbeit noch nicht bestimmt, die Obergren-
zen sind etwas hoher als die von Haas (1997) angenommenen 0.1-fach solaren Werte.

Fiir Stickstoff werden die beiden optischen N v-Linien bei 4604 A und 4620 A in beiden Objekten mit
den neuen Hiufigkeiten nicht ganz ausgefiillt. Diese sind etwas niedriger als die Literaturhdufigkeiten.
Eine weitere Erhohung der Héufigkeiten fiihrt jedoch zu Linien im Modell, die mit der Beobachtung
nicht mehr vertraglich wiren.
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Abbildung 4.9.: HHeCNO-TMAP-Modelle (1,g¢
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70000K, logg = 5.0, blau und T,g = 60000 K,

logg = 5.5, rot) verglichen mit dem TMAW-Modell (1. = 65000K, logg = 5.25,
schwarz) mit den gleichen Elementhiufigkeiten (siehe Text) fiir LSE 263. Um eine Ab-
schitzung im Bezug auf diese Analyse machen zu kdnnen, wurden die Modelle ebenfalls
mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 0.3 A gefaltet.

Vergleich der HHeCNO-Modelle mit den TMAW-Spektren

Im nichsten Schritt wird nun die Genauigkeit von TMAW-Modellen in diesem Parameterbereich unter-
sucht. Dazu wurde jeweils das zu diesem Zeitpunkt als final erachtete Modell mit TMAW berechnet
und anschlieBend mit den TMAP-Modellen verglichen, die die Fehlergrenzen der Analyse reprisentie-
ren. Gegen Ende dieser Arbeit wurden die finalen Parameter beider Analysen nochmals leicht verdndert,
da zuvor die Standardverbreiterung anstelle der iiblichen Linienverbreiterungstabellen fiir die Modellie-
rung der HeI-Linien verwendet wurden. Der Vergleich mit den TMAW-Modellen und mit den Model-
len, die Eisengruppenelemente beriicksichtigen (siehe unten) wurde vor dieser Anderung durchgefiihrt.
Die verwendeten Modelle haben deshalb alle eine etwas hohere T, (zentrales Modell bei 62 500K fiir
LSE 153 bzw. bei 65000K fiir LSE263) und niedrigere Stickstoffhiufigkeit (2.96 x 10~ fiir LSE 153
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Abbildung 4.10.: HHeCNO-TMAP-Modelle (T.g = 65000K, logg = 4.75 blau und Tcg = 60 000 K,
log g = 5.25 rot) verglichen mit dem TMAW-Modell (T.g = 62500K, logg = 5.00
schwarz) mit den gleichen Elementhiufigkeiten (siehe Text) fiir LSE 153, jeweils mit
einem Gaussprofil mit Halbwertsbreite 0.3 A versehen. Gepunktet dargestellt sind die
Fehlergrenzen der Kohlenstoffhiufigkeit.

und 9.50 x 10~ fiir LSE 263) als die finalen Parameter aus Tabelle 4.4. Die leicht verinderten Parameter
sollten allerdings keine Auswirkungen auf das Ergebnis der TMAW - und Eisengruppenelementvergleiche
haben.

Wihrend der Erzeugung der TMAW-Modelle stellte sich heraus, dass die Berechnung der Modelle
numerisch deutlich stabiler ist, wenn die Oszillatorenstirke der O V-Resonanzlinie beim Modellieren der
Atmosphérenstruktur um einen Faktor 20 reduziert wird. Im Lineformationschritt wird wieder der kor-
rekte Wert verwendet. Da diese Linie im EUV-Bereich liegt und die Unsold-Lucy-Temperaturkorrektur
verwendet wird, sind die erwarteten Auswirkungen auf die Atmosphére vernachléssigbar. Dieses Verfah-
ren wird nun standardméBig von TMAW fiir diesen Temperaturbereich (40 000 — 70 000 K) verwendet,
wodurch nun Modelle erzeugt werden konnen, die zuvor die Berechnung abgebrochen hatten.

Die Fehlergrenzen der Analyse von LSE 263 sind gréBer als die von LSE 153. Ein Vergleich des
TMAW-Modells mit den TMAP-Modellen von LSE 263, die die Fehlergrenzen repriasentieren (Teg =
70000K, logg = 5.0 und Teg = 60000K, logg = 5.5) zeigt, dass das TMAW-Modell innerhalb der
durch diese Modelle gegebenen Grenzen liegt (Abb. 4.9). Insbesondere bei der zur Temperaturbestimm-
mung wichtigen He 1 A 4471 A liegt das TMAW-Modell beinahe mittig zwischen den beiden Grenzen. Fiir
steigende Serienmitglieder ndhert sich das TMAW-Modell immer mehr dem TMAP-Modell mit tieferer
Temperatur und hoherem log g an. Eine Analyse mit dem TMAW-Modell fiihrt also zu einem Ergebnis,
das um weniger als diese Fehlergrenzen (ca. 8% in Teg, ca. 5% in log g) abweicht.

Fiir LSE 153 fiihrte die Analyse zu kleineren Fehlergrenzen. Wird das TMAW-Modell mit den TMAP-
Modellen fiir die Fehlergrenzen (T, = 65000K, logg = 4.75 und T.g = 60000K, logg = 5.25)
verglichen, ist zu erkennen, dass das TMAW-Modell fiir die Heliumlinien dazwischen liegt. Das Mo-
dell néhert sich, wie bei LSE 263, fiir steigende Serienmitglieder einem der Grenzmodelle an. Bei einer
Analyse der fiir die Temperaturbestimmung relevanten Linien der Ionisationsgleichgewichte fiihrt das
TMAW-Modell zu einer Temperatur innerhalb dieser Fehlergrenzen (4%), bei einer log g-Bestimmung
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anhand der optischen Heliumlinien ebenfalls (ca. 5%). Werden die Fehlergrenzen der Kohlenstofthéufig-
keit (0.5 dex) beriicksichtigt, liegt das TMAW-Modell auch fiir diese Linien zwischen den Grenzmodel-
len.

Insgesamt konnte mit dieser Analyse gezeigt werden, dass TMAW fiir diesen Parameterbereich
(Teg =~ 60000K, logg =~ 5 und nahezu reine Heliumatmosphiren) Modelle liefert, die eine Ana-
lyse optischer Spektren mit einer Genauigkeit zwischen 4% und 8% in T,g und mit ca. 5% in logg
ermoglichen. Durch die Einfithrung der in Kapitel 3.4 beschriebenen Nachberechnungsschritte sind die
Modellatome grof3 genug, um auch optische Linien einzuschlieen und die Atmosphirenstruktur realis-
tisch zu modellieren. TMAW ist also fiir zuverldssige Spektralanalysen in diesem Parameterbereich im
optischen Wellenldngenbereich geeignet.

Der UV-Bereich und die Eisengruppenelemente

Bei der Spektralanalyse eines Sterns ist es wichtig, den gesamten zuginglichen Wellenlédngenbereich zu
analysieren. Ziel dieses Tests mit den beiden He-sdO-Sternen war allerdings keine vollstindige Ana-
lyse, sondern eine Abschidtzung der TMAW-Genauigkeit im optischen Spektralbereich im Vergleich zu
TMAP-Modellen. Um den UV-Bereich dennoch nicht auszuschlieBen, wurden die finalen Modelle mit
den Beobachtungen im UV-Bereich verglichen.

Fiir LSE 153 und LSE 263 sind sowohl je ein FUSE’-Spektrum als auch ein hochaufgelostes TUE-
Spektrum vorhanden (ID: Z9015501000 und SWP18055 fiir die FUSE und IUE Spektren von LSE 153,
ID: D0660401000 und SWP18056 fiir LSE 263). Eine Analyse dieser Spektren ist nicht Teil dieser Ar-
beit, ein kurzer Konsistenzcheck der aus der optischen Analyse resultierenden Parameter wurde aller-
dings durchgefiihrt. In den UV-Beobachtungen von beiden Objekten sind Linien von C, N und O zu se-
hen, was eine weitere Abschidtzung der im optischen Bereich bestimmten Obergrenzen moglich macht.
Damit sind auch weitere Ionisationsgleichgewichte vorhanden, die eine genauere Beurteilung von T.g
zulassen.

Fiir beide Objekte reproduzieren die Modelle groBtenteils die UV-Beobachtungen (Abb.4.11 und
4.12). Die Ionisationsgleichgewichte von C1II/C1v, N1V/N VvV und O 111/0 1v/O vV werden iiberwiegend
getroffen. Fiir LSE 263 sind die modellierten Kohlenstoff- und Sauerstofflinien zu stark. Die Haufigkei-
ten dieser Elemente sind also etwas zu hoch. Da hierfiir im optischen Bereich nur Obergrenzen bestimmt
wurden, ist dieses Ergebnis einer niedrigeren Haufigkeit auch fiir den optischen Bereich konsistent. Die
beobachteten Linien sind insgesamt von Linien liberlagert, die nicht im Modell zu sehen sind, also ent-
weder von Linien anderer Elemente in der Atmosphére oder von interstellaren Linien. Deshalb wurden
die interstellaren Linien fiir beide Objekte mit dem Programm OWENS modelliert. Mit diesem Pro-
gramm konnen verschiedene interstellare Komponenten mit unterschiedlichen Temperaturen, Sdulen-
dichten, Radial- und Turbulenzgeschwindigkeiten modelliert werden. Bei beiden Objekten kdnnen so
viele Linien als interstellare Linien identifiziert werden.

Bei LSE 153 ist die Uberlagerung durch interstellare oder nicht identifizierte Linien nicht so stark aus-
geprigt wie bei LSE 263. Die modellierten Kohlenstofflinien fiillen die beobachteten (Abb. 4.12) durch
diese Uberlagerung nicht immer perfekt aus. Die N 1v-Linien sind mit der Beobachtung konsistent, die
NV A1243 A ist im Modell zu stark. Die O 1v-Linien werden gut reproduziert, die Ov A 1371 A und
die O 111 A 1154 A sind ebenfalls leicht zu stark. Insgesamt sind die Resultate der optischen Analyse mit
den UV-Beobachtungen konsistent, die Abweichungen von Modell und Beobachtung konnen durch eine
Uberlagerung mit Linien, die nicht modelliert wurden oder durch eine nicht perfekt normierte Beobach-
tung (z.B. Linienfliigel der N v-Linie in Abb. 4.12) hervorgerufen werden.

Ein Vergleich der TMAW-Modelle mit den TMAP-Modellen fiir die Fehlergrenzen zeigt auch in
diesem Wellenldngenbereich, dass die TMAW-Modelle generell zwischen den TMAP-Modellen liegen
(Abb. 4.13). Fiir Stickstoff und Sauerstoff weichen die Modelle etwas stirker ab. Fiir eine Bestimmung

*http://fuse.pha.jhu.edu/
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Abbildung 4.11.: Das TMAP-Modell von LSE 263 (T, = 60 000 K, log g = 5.25, nur HHeCNO) vergli-
chen mit Ausschnitten aus dem FUSE- und IUE-Bereich. Zusitzlich sind interstellare
Linien modelliert (blau).

der Temperatur mit TMAW im UV-Bereich anhand des Ionisationsgleichgewichts der Kohlenstofflinien
sind die Fehlergrenzen von 4% und 8% in T.g erreicht. Fiir eine Bestimmung von log g sind — unab-
hiingig von TMAW - bei jeder Spektralanalyse heiler, kompakter Objekte die optischen Heliumlinien
zuverldssiger als UV-Linien. Wird der Fehler der Haufigkeiten von N und O beriicksichtigt (0.5 dex),
liegen die Linien der TMAW-Modelle auch fiir diese Elemente innerhalb der Fehlergrenzen.

Als Ursache fiir die bereits angesprochene beobachtete Uberlagerung der UV-Linien werden oft Lini-
en der Eisengruppenelemente vermutet. Im Rahmen dieser Arbeit sollen deshalb Eisengruppenelemente
in das finale TMAP-Modell eingefiigt werden, um deren Auswirkungen auf die Atmosphére in diesem
Parameterbereich zu untersuchen. Die Ergebnisse dieses Test geben wichtige Hinweise auf die Genau-
igkeit einer Spektralanalyse, bei der diese Elemente nicht korrekt mitgerechnet werden. In dem Tem-
peraturbereich der untersuchten Objekte sind im optischen Wellenldngenbereich (aufgrund der hohen
Ionisationen) keine Eisengruppenlinien zu finden. Ihr Einfluss auf die Atmosphéarenstruktur kann aber
auch eine Anderung der optischen Linien zu Folge haben.

Fiir diesen Test wurden die vor den Anderungen am Modellatmosphrencode als final erachteten Mo-
delle um die Eisengruppenelemente erweitert. Das zugehorige Modellatom enthilt Eisen und Nickel ein-
zeln, die anderen Eisengruppenelemente werden als generisches Modellatom beriicksichtigt. Die Haufig-
keiten dieser neuen Elemente wurden solar angenommen. Um zu iiberpriifen, ob eine solare Haufigkeit
realistisch ist, wurden jeweils die drei stirksten Eisen- und Nickellinien der dominanten Ionisationsstu-
fen v und VI herausgesucht. Der Vergleich mit dem Modell zeigt (Abb. 4.15), dass fiir von LSE 153 eine
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Abbildung 4.12.: Wie Abb. 4.11, fiir LSE 153 (T = 60000K, log g = 5.0).

solare Eisen- und Nickelhdufigkeit ausreicht bzw. als Obergrenze angesehen werden kann. Die Linien
liegen innerhalb des Rauschens oder fiillen die beobachtete Linie (zum Teil) aus. Jeweils eine Eisen-
und Nickellinie ist im Modell stirker als die Beobachtung, weshalb ein hoherer Hiufigkeitswert nicht in
Frage kommt.

Fiir LSE 263 sind die Ergebnisse fiir die Eisenhdufigkeit dhnlich. Bei einer solaren Haufigkeit ist die
Fe VI A 1167.695 A im Modell stark genug, die anderen zu schwach (Abb. 4.16). Die Nickelhdufigkeit ist
allerdings etwas hoher als im Modell, da die Linien die Beobachtung nicht ausfiillen.

Testweise wurden fiir beide Objekte die Eisen- und Nickelhdufigkeiten im synthetischen Spektrum
um einen Faktor zehn (Teilchenzahlbruchteile) erhoht. Fiir LSE 153 sind die resultierenden theoretischen
Linien deutlich stédrker als die beobachteten. Solare Haufigkeiten sind fiir dieses Objekt also eine Ober-
grenze. Bei LSE 263 sind die solaren Haufigkeiten noch nicht stark genug, um die beobachteten Linien
komplett auszufiillen. Zehnfach-solare Haufigkeiten sind allerdings zu stark, weshalb die Haufigkeiten
zwischen der solaren und zehnfach-solaren liegen muss. Der Trend dieser Ergebnisse stimmt mit dem
von Haas (1997) iiberein. Die Ionisationsgleichgewichte von Eisen und Nickel bestitigen die zuvor be-
stimmte Temperatur und die Hiufigkeiten sind fiir LSE 263 hoher als fiir LSE 153. Die von Haas (1997)
bestimmte niedrigere Eisenhédufigkeit von LSE 153 und hohere Nickelhdufigkeit von LSE 263 konnen
durch die Abweichungen der Hiufigkeiten der Elemente C, N und O verursacht worden sein (Haas,
1997, hat Werte von Husfeld et al., 1989, iibernommen) und durch die Wahl des Modellatoms (Haas,
1997, generisches Modellatom). Ein weiterer moglicher Grund fiir diese Abweichungen ist, dass seither
die Atomdaten der Eisengruppenelemente von Kurucz erweitert wurden.

Die resultierenden Line-Blanketing-Effekte zeigen sich in der Temperaturstruktur und im Flussver-
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Die TMAP- (Iog = 65000K, logg = 4.75, blau und Tog = 60000K, logg = 5.25,
rot) und TMAW-Modelle (Teg = 62500K, log g = 5.00, schwarz) mit gleichen Ele-
menthaufigkeiten (siehe Text) von LSE 153 im UV-Bereich. Fiir diesen Vergleich wur-
den Gaussprofile mit Halbwertsbreiten 0.06 A bzw. 0.1 A angebracht. Gepunktet sind
die Fehlergrenzen der N- und O-Hiufigkeit dargestellt.

Abbildung 4.14.:
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Die Temperaturstruktur des HHeCNO-Modells (schwarz) von LSE263 (T.g =
65000K, logg = 5.25) und des Modells, das Eisengruppenelemente berticksichtigt
(rot, gleiche Elementhdufigkeiten). Eingezeichnet sind auerdem die Entstehungstie-
fen der Kerne von Heliumlinien.
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Abbildung 4.16.: Wie Abb. 4.15, fiir LSE 263 (T.g = 65 000K, log g = 5.25).

lauf. Im Linienentstehungsgebiet ist die Temperatur der Atmosphére mit Eisengruppenelementen we-
nige Tausend Kelvin heiler (Abb. 4.14). Aufgrund der zusitzlichen Linien der Eisengruppenelemente
und der Erhaltung des Gesamtflusses ist der Kontinuumsfluss der Eisengruppenmodelle kurzwellig der
He II-Grundzustandskante tiefer, langwellig davon hoher als bei den HHeCNO-Modellen (Abb. 4.17).

Diese Verdnderungen der Atmosphire haben eine leichte Verschiebung der lonisationsbruchteile zur
Folge, die dominante lonisationsstufe dndert sich allerdings nicht (Abb. 4.18). Die verdnderte Tempe-
raturstruktur im Linienentstehungsgebiet resultiert in optischen Helium-Linienprofilen, die stdrker als
die TMAW-Modelle abweichen (Abb. 4.19 und 4.20). Fiir beide Objekte liegen die Fliigel der Modelle
mit Eisengruppenelementen nicht mehr fiir alle optischen Heliumlinien genau innerhalb der Fehlergren-
zen, eine Analyse fithrt dennoch zu Werten innerhalb der Fehlergrenzen (8% in Teg und 5% in log g).
Dieser Test macht deutlich, dass die Eisengruppenelemente bei der Spektralanalyse von He-sdOs auch
dann nicht vernachléssigt werden diirfen, wenn das Spektrum keine Anzeichen der Eisengruppenele-
mente zeigt, wie in diesem Fall das optische Spektrum. In diesem Kontext fiihrt die Analyse mit TMAW-
Modellen zu Ergebnissen, die weniger abweichen als mit Modellen, bei denen die Eisengruppenelemente
beriicksichtigt werden.
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Abbildung 4.17.: Flussverlauf des Modells von LSE263 (T.g = 65000K, logg = 5.25) fiir ei-

ne HHeCNO- (schwarz) und eine HHeCNO+Eisengruppen-Atmosphére (rot, gleiche
Hiufigkeiten). Die kleine Abbildung zeigt die selben Fliisse gefaltet mit einem Gauss-
profil mit Halbwertsbreite 5 A.
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Abbildung 4.18.: Die Ionisationsbruchteile im Modell von LSE 263 (T.g = 65 000K, log g = 5.25) fiir
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ein HHeCNO- (schwarz) und ein HHeCNO+Eisengruppen-Modell (rot, gleiche Hau-
figkeiten).
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Abbildung 4.19.: Linienprofile von Helium fiir das Modell von LSE 263 mit Eisengruppenelementen
(Teg = 65000K, logg = 5.25, schwarz, LIN-Linien, gleiche Haufigkeiten) vergli-
chen mit den Fehlergrenzen aus der optischen Analyse (HHeCNO-Modell mit Teg =
60 000K, logg = 5.5 rotund T, = 70000 K, log g = 5.0 in blau).
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Abbildung 4.20.: Wie Abb.4.19, fir LSE 153 mit dem Modell mit Eisengruppenelementen (T =
62500K, logg = 5.00, schwarz, LIN-Linien) und den HHeCNO-Modellen mit
Ter = 60000K, log g = 5.25 (rot) und T = 65 000K, log g = 4.75 (blau).
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4.2. Die PG 1159-Sterne PG 1424+535 und PG 1707+427

In diesem Kapitel werden die Spektren zweier PG 1159-Sterne untersucht. Die Besonderheit dieser Ster-
ne ist, dass sie wihrend ihrer Entwicklung beinahe ihre gesamte, urspriingliche Hiille durch Massenver-
lust und Durchmischen der verbleibenden Hiille mit der heliumreichen Zwischenschale verloren haben
und so Einsicht in tiefere, sonst unzugingliche Schichten bieten. Die Modellierung ihrer Spektren war
bis zur Arbeit von Werner et al. (1991) nicht moglich, da NLTE-Modelle nétig sind, um die beobach-
teten Emissionskerne zu reproduzieren. Fiir zwei Vertreter dieser Klasse wurden HHeCNONe-Modelle
mit den Literaturwerten mit HHeCNO-Modellen von TMAW verglichen. Fiir die TMAP-Modelle wurde
hier zusétzlich Neon in die Berechnung mit aufgenommen, weil Neon einen wichtigen Bestandteil von
PG 1159-Atmosphiren ausmacht. Anhand der TMAP-Modelle wurde ebenfalls der Einfluss der Metalle
mittlerer Masse sowie der Eisengruppenelemente untersucht.

4.2.1. Entstehung und Entwicklung von PG 1159-Sternen

Bei etwa 75% der post-AGB-Sterne werden wasserstoffreiche Spektren beobachtet. Es existieren jedoch
ebenfalls post-AGB-Sterne, die wasserstoffarm sind (z.B. Werner & Herwig, 2006). Diese Gruppe macht
etwa 25% der post-AGB-Sterne aus und ldsst sich weiter in Sterne mit helium- (z.B. die DO-Weiflen
Zwerge, Kapitel 4.4) oder kohlenstoffdominierter Atmosphére unterteilen. Die Entwicklung von Sternen
mittlerer Masse zu wasserstoffarmen (pria-) Weillen Zwergen weicht von der in Kapitel 1 beschriebenen
Entwicklung zu wasserstoffreichen (pra-) Weillen Zwergen deutlich ab. Ein Szenario, mit dem vor allem
Sterne mit kohlenstoffdominierten Atmosphéaren erklidrt werden konnen, geht von einem zusitzlichen
finalen thermischen Puls nach der AGB-Phase aus. Dieser bringt den Stern in die AGB-Phase zuriick
(,,born-again““ Szenario, Iben et al., 1983), wo der Wasserstoff der Hiille in tiefere Schichten gemischt
oder verbrannt wird. Ein solcher finaler He-Schalenflash kann sich in drei Entwicklungsstadien ereignen:

e Findet der finale thermische Puls am Ende der AGB-Phase statt, wird er AGB Final Thermal Pulse
(AFTP) genannt. Direkt nach diesem thermischen Puls verlédsst der Stern den AGB. Aus diesem
AFTP resultiert eine Konvektionszone, die sich iiber Zwischenschale und Hiille (Hiillenmasse etwa
1073 — IO*QM@) des Sterns (Abb. 4.21) erstreckt. Sie verursacht, dass heliumreiches Zwischen-
schalenmaterial (einige 1073My,) in die Wasserstoffhiille und wasserstoffreiches Material nach
unten gemischt wird. Dadurch zeigt der resultierende Stern (ein so genannter hybrid PG 1159-
Stern) noch etwa 20% Wasserstoff in der Atmosphére. Vier solcher hybriden PG 1159-Sterne sind
bekannt.

e Ein finaler thermischer Puls, der sich kurz vor Erreichen der Weillen Zwerg-Abkiihlsequenz ereig-
net, wird Late Thermal Pulse (LTP) genannt. Durch die verursachte Konvektion wird — wie beim
AFTP — Wasserstoff aus der Hiille (etwa 10~*M,,) ins Zwischenschalengebiet gemischt. In der
Photosphire des resultierenden Sterns ist bei diesem Szenario aufgrund der kleineren Hiillenmas-
se nur noch ca. 1% Wasserstoff vorhanden, was nicht mehr beobachtbar ist.

e Sind die Brennprozesse bereits erloschen wenn der finale thermische Puls stattfindet, handelt es
sich um einen Very Late Thermal Pulse (VLTP). Die Konvektionszone mischt den Wasserstoff
noch tiefer in das Zwischenschalengebiet und dieser wird verbrannt. Eventuell verbleibende Was-
serstoffreste verlassen den Stern durch den starken Wind in der AGB- und darauf folgenden Phase.
Das resultierende Objekt besitzt keinen Wasserstoff mehr.

Es gilt als erwiesen, dass die kohlenstoff- und heliumdominierten PG 1159-Sterne durch so einen fi-
nalen thermischen Puls entstehen (z.B. Althaus et al., 2005, Abb. 4.22). Mittlerweile sind drei Objekte
bekannt, von denen angenommen wird, dass sie gerade die born-again-Phase durchlaufen und zwei, die
als Ubergangsobjekte zwischen PG 1159- und dem Vorliuferstadium der [WC]-Sterne® klassifiziert sind.
Nachfolger der PG 1159-Sterne sind nach dieser Theorie die heliumdominierten DO-Weillen Zwerge

®Diese Objekte zeigen Spektren, die von Windlinien dominiert sind und auf hohe Massenverlustraten schlieBen lassen.
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Abbildung 4.21.: Die innere Struktur eines Post-AGB-Sterns (Rauch, priv. Mitt.).
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Abbildung 4.22.: Entwicklungsweg eines Sterns mit 2.7 M Anfangsmasse (bei Beginn des Wasser-
stoffbrennens), der einen VLTP durchliuft (Althaus et al., 2005).

(siehe Kapitel 4.4), bzw. — falls sich noch geniigend Wasserstoff im Stern befindet — wasserstoffdomi-

nierte DA-Weille Zwerge.

Heute sind etwa 40 PG 1159 Sterne bekannt. Eine Ubersicht iiber diese Objekte wird z.B. in Werner
& Herwig (2006) gegeben. Sie sind nach ihrem Prototyp PG 1159—035 benannt und haben Tempera-
turen zwischen 75000 K und 200 000 K und log g-Werte zwischen 5.5 und 8.0. Ihre Spektren zeigen
starke Helium- und Kohlenstoff- sowie Sauerstofflinien. Ein C 1v- und He I1-Absorptionstrog im opti-
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schen Spektralbereich bei einer Wellenldnge von 4645 — 4686 A ist charakteristisch fiir diese Objekte. In
einigen PG 1159-Sternen sind auerdem deutliche P Cygni-Profile in den UV-Spektren zu finden, die auf
Massenverlustraten von ca. 10769 — 10783 Mg, pro Jahr schlieen lassen (z.B. Koesterke et al., 1998;
Koesterke & Werner, 1998; Herald et al., 2005).

Die Haufigkeitsbereiche der am stirksten vertretenen Elemente der Atmosphédre betragen
He/C/0=0.30—0.85/0.15—0.60/0.02—0.20 (Massenbruchteile, Werner & Herwig, 2006). Im Bezug auf
die N-Haufigkeit scheint es zwei Klassen von PG 1159-Sternen zu geben, eine mit hoher Haufigkeit (0.01
in Massenbruchteilen), eine mit deutlich niedrigerer (keine N-Linien zu sehen). Dies konnte ein Hinweis
auf unterschiedliche Entwicklungsszenarien sein. Fiir VLTP-Sterne ist die theoretische N-Héufigkeit
deutlich hoher als fiir LTP-Objekte, da neuer Stickstoff durch das Verbrennen von Wasserstoff wih-
rend des VLTP entsteht. Alle pulsierenden PG 1159-Sterne gehoren zur Klasse der N-hiufigen PG 1159-
Objekte (Dreizler & Heber, 1998), was ein wichtiger Hinweis auf den bisher unverstandenen Antriebs-
mechanismus der Pulsationen sein konnte.

Zusitzlich zu den leichten Metallen konnten F-, Ne-, Si-, P- , S- und Ar-Linien in einigen PG 1159-
Sternen identifiziert werden (Kapitel 4.2.2). Eisen konnte lange Zeit nicht in den Spektren der PG 1159-
Sterne beobachtet werden. Obergrenzen, die zum Teil stark subsolar sind, konnten mit den Entwicklungs-
modellen nicht erkldrt werden. Grund fiir die subsolaren Obergrenzen war zum Teil, dass in den ersten
Analysen hauptsichlich Fe viI-Linien modelliert wurden. Spéter konnten Werner et al. (2010) in den
heiBleren PG 1159-Sternen (T.g > 150000 K) durch die Beriicksichtigung von Fe bis zur Ionisations-
stufe X zum ersten Mal Eisen identifizieren und solare Haufigkeiten bestimmen. Fiir die PG 1159-Sterne
mittlerer Temperatur (110000 K — 150 000 K) konnte mit den neuen Atomdaten von Kurucz Fe vII und
Fe vi1i1 detektiert und eine solare Eisenhiufigkeit bestimmt werden (Werner et al., 2011). Fiir die kiihleren
PG 1159-Sterne hat sich die Situation allerdings nicht geéndert.

4.2.2. PG1424+535 und PG 1707+427

PG 14244-535 und PG 17074427 gehoren zur Klasse der PG 1159-Sterne und wurden beide im Palomar-
Green Survey (Green et al., 1986) entdeckt. PG 17074427 ist ein pulsierender Stern (er gehort zur Klasse
der so genannten GW Vir-Verinderlichen, Bond et al., 1984; Grauer et al., 1989), PG 14244535 nicht.
In den ersten Analysen (Wesemael et al. (1985) mit LTE-Modellen, Werner et al. (1991) mit NLTE-
Modellen) wurden ihre Parameter zu 7,g = 100 000 K und log g = 7 bestimmt. Eine spitere Analyse der
beiden Objekte von Dreizler & Heber (1998) (zusitzlich) anhand von GHRS-Spektren’ fiihrte zu Tog =
110000K, logg = 7.0 fir PG 1424+535 und T,g = 85000K, logg = 7.5 fiir PG 1707+427. Die
aus dieser Analyse resultierenden unterschiedlichen Stickstoffhiufigkeit der beiden Objekte (N/He =
0.01 in Teilchenzahlbruchteilen fiir PG 17074427 und N/He < 10~ fiir PG 1424+535) konnte darauf
hindeuten, dass PG 1707+427 einen VLTP, PG 14244535 einen LTP durchlaufen hat. In den folgenden
Jahren konnten in beiden Objekten F, Ne, Si, P, S, Ar und Fe detektiert bzw. Obergrenzen bestimmt
werden (Tabelle 4.5, Werner et al., 2004, 2005; Reiff et al., 2005, 2006a,b, 2007; Werner et al., 2007,
Reiff et al., 2008; Werner et al., 2008, 2010, 2011). Die bestimmten Haufigkeiten der Elemente C, N und
O liegen innerhalb der fiir PG 1159-Sterne typischen Werte. Die Hiufigkeiten bzw. Obergrenzen von
F, Si, Ar und Fe stimmen mit Entwicklungsrechnungen iiberein, wihrend die von P und S bisher nicht
erklart werden kénnen.

Das RISE-Projekt

Der Deutsche Akademische Austauschdienst (DAAD) bietet deutschen Doktoranden und englisch mut-
tersprachigen Studenten des selben naturwissenschaftlichen Fachgebiets die Moglichkeit, fiir acht bis
zwOlf Wochen in Deutschland zusammen an einem Projekt des Doktoranden zu arbeiten. Dieses DAAD-

"http://www.stsci.edu/hst/ghrs/
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Tabelle 4.5.: Die Elementhédufigkeiten von in PG 14244-535 und PG 1707+427 in Massenbruchteilen.
Die Literaturwerte wurden Dreizler & Heber (1998); Werner et al. (2004, 2005); Reiff et al.
(2005, 2006b, 2007); Werner et al. (2007); Reiff et al. (2008); Werner et al. (2011) entnom-

men.
PG 14244535 PG 17074427

Literaturwert diese Arbeit Literaturwert diese Arbeit
C 4.4 %x 1071 3.3x 107! 3.9 x 107! 3.8 x 107!
N <10x107° <25x10°6 1.5 x 1072 1.4x 1073
0] 6.0 x 1072 3.0 x 1072 1.7 x 1071 1.8 x 1072
F 1.0 x 1074 4.1 x 107° 1.0 x 1074 2.0 x 107%
Ne <20x1072 <16x1072 <20x1072 <2.0x1072
Si 3.6 x 1074 9.4 x 10~* 7.3 x 107* 4.5 x 1073
P 9.5 x 1076 1.0 x 107° 2.0 x 1076 6.0 x 1076
S 5.0 x 107° 1.6 x 1074 2.5 x107° 2.8 x 107%
Ar 3.2 x107° 2.9 x 107° <4.2x 1076
Fe 1.3 x 1073 13x107% < 13x10% < 13x1073
Ni <T71x107° < 71x10° < 71x107°

Projekt triigt den Namen Research Internships in Science and Engineering (RISE®). Im Rahmen dieses
Projekts kam Sarah Bartram im Sommer 2011 fiir acht Wochen als Forschungsassistentin nach Tiibin-
gen, um mit mir an der Analyse dieser beiden PG 1159-Objekte zu arbeiten. Ziel des Projekts war es,
eine begonnene Analyse (Reiff et al., 2007, 2008) mit den mittlerweile aktualisierten Atomdaten zu
iberpriifen und abzuschlielen. Insbesondere hatte ein aktualisiertes O-Modellatom bereits bei anderen
Analysen zu einer deutlich hoheren Effektivtemperatur gefiihrt (z.B. fiir den Zentralstern des PN K 1-16
wurde eine 30 000 K hohere Tog bestimmt, Ringat, 2010). Zusammen mit Sarah Bartram wurden des-
halb HeCNONe-Modelle mit aktualisierten Atomdaten neu berechnet. Dabei stellte sich heraus, dass mit
den neuen Modellatomen das in den bisher verwendeten Modellatmosphiren beriicksichtigte 7-Intervall
nicht ausreichte. Bei TMAP wird die Atmosphire so gewihlt, dass mindestens die zwei dullersten Tie-
fenpunkte optisch diinn sind. Einzelne Linien entstehen durch die neuen Modellatome allerdings weiter
auBen als bisher. Die log m- und log 7-Skala der Modellatmosphéren wurde aus diesem Grund mehrmals
erweitert.

Zur Fehlerabschitzung und Bestimmung von Teg und logg wurden Modellgitter mit AT,g =
5000K und Alogg = 0.3 (fir PG 1424+535) bzw. ATz = 10000K und Alogg = 0.5 (fiir
PG 1707+4427) angelegt. Die unterschiedlichen Schrittweiten der Gitter wurden gewihlt, weil die verfiig-
baren optischen Spektren von PG 17074427 ein deutlich schlechteres Signal-zu-Rausch-Verhiltnis als
die von PG 1424+535 zeigen, wodurch auch die Fehlergrenzen grofler sind. Die verwendeten optischen
Spektren wurden zwischen 1987 und 1990 am Calar Alto 3.5 m-Teleskop mit dem Boller&Chivens-
Spektrographen aufgenommen und aufaddiert. Zusiitzlich werden zur Analyse von Hell 6560 A
von PG 17074427 2001 mit dem TWIN-Spektrographen aufgenommene Spektren verwendet, da die
Boller&Chivens-Spektren von PG 1707+427 diesen Bereich nicht abdecken. Fiir die UV-Analyse steht
jeweils ein FUSE- (ID: P1320301000 bzw. P1320401000) und ein GHRS-Spektrum (ID: Z2T20204T
bzw. Z2T20304T) zur Verfiigung.

Zu Anfang der Analyse zeigte sich, dass die Modelle mit den Literaturwerten (Tabelle 4.5) die Beob-
achtungen groftenteils reproduzieren konnten. Deshalb wurden die Parameter der Modellatmosphéren
zunidchst nicht verdndert und es wurden, nachdem die Struktur der Modelle sich nicht mehr signifikant

$http://www.daad.de/rise/de
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Abbildung 4.23.: Die Elementhiufigkeiten von PG 14244535 (rot) und PG 1707+427 (schwarz). [X]
steht fiir die Haufigkeit des Elements X relativ zum solaren Wert. Blau sind die ty-
pischen Hiufigkeitswerte fiir PG 1159-Sterne dargestellt. Fiir Stickstoff wurde jeweils
die erwartete Haufigkeit aus einem VLTP (oben) und einem LTP eingezeichnet (blaue
Striche). Die gestrichelte Linie stellt den solaren Wert dar.

dnderte, die Hiufigkeiten der Spurenelemente F, Si, P, S und Ar (analog zu E. Reiff) durch einen Line-
formationschritt in dem finalen Modell bestimmt (Tabelle 4.5).

Die Fortsetzung der Berechnung der Modelle ergab nach Ende unseres RISE-Projekts Teg =
115000K und logg = 7.3 fiir PG 1424+535. Deshalb wurde das Gitter um T.g = 120000K und
log g = 7.6 erweitert.

In das finale Modell wurden ebenfalls nach Ende des RISE-Projekts fiir jedes Objekt die Spurenele-
mente mit den in der Lineformationrechnung bestimmten Héaufigkeiten sowie die Eisengruppenelemente
(Fe und Ni individuell, die anderen generisch) mit solaren Haufigkeit eingefiigt, um ihren Einfluss auf
die Atmosphérenstruktur zu untersuchen. Die solaren Hiufigkeiten von Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn und Co
stehen nicht im Widerspruch zur Beobachtung, eine genaue Analyse dieser Elemente iibersteigt jedoch
den Rahmen dieser Arbeit.

Obwohl bisher weder Fe in PG 17074427 noch Ni in den beiden Objekten identifiziert werden konnte,
wurde hier aufgrund der erweiterten Kurucz-Daten ein neuer Versuch unternommen ihre Haufigkeiten zu
bestimmen bzw. Linien zu identifizieren. Beide Elemente wurden solar in der Berechnung beriicksichtigt.

In diesen beiden finalen Modellen wurden die Hiufigkeiten aller Elemente angepasst (Tabelle 4.5,
Abb. 4.23). Vor allem fiir C, N und O sind die Auswirkungen auf die Atmosphire am stéirksten, da sie
Hauptbestandteil der Atmosphire sind (Abb 4.31). Die neu bestimmten Werte dieser Elemente (Abb. 4.24
und 4.25) sind niedriger als die Literaturwerte, die C- und O-Héaufigkeiten liegen aber immer noch in den
fiir PG 1159-Sterne iiblichen Haufigkeitsbereichen (Abb. 4.23). Fiir PG 1424+535 sind in der optischen
Beobachtung zwei O v-Multipletts bei 4450 A und 5850 A und zu sehen, die deutlich stirker als die
Beobachtung sind. Da diesen Linieniibergiingen Opacity Project-Daten zugrunde liegen, die eine Unsi-
cherheit von ca. 10% in der Oszillatorenstiarke haben, wurden diese Linien ignoriert. Fiir beide Objekte
wurde der Stickstoffwert nach unten korrigiert. Damit liegt PG 1707+427 niher an den fiir einen LTP
typischen Hiufigkeiten als an denen fiir einen VLTP.

Die Haufigkeiten der Spurenelemente sind im Vergleich zu den (mit einer Lineformationrechnung be-
stimmten) Literaturwerten fiir F, Ne und Ar in etwa in Ubereinstimmung. Die hier bestimmte Hiufigkeit
von Si, P und S ist hoher als der Literaturwert und liegt fiir Si bei PG 17074427 auBlerhalb der Fehler-
grenzen (0.5 dex). Fiir Fe konnte die Obergrenze bzw. Haufigkeit bestétigt werden. Im folgenden werden
die einzelnen Elemente diskutiert und die gefundenen Werte mit Vorhersagen aus Sternentwicklungs-
rechnungen (Werner & Herwig, 2006 und Referenzen darin) verglichen.

Neon ist nur in der Beobachtung von PG 1424+535 zu sehen. Die stirkste Neon-Linie liegt bei 973.3A
(Ne vII) und ist bei beiden Objekten eventuell von einer interstellaren Linie iiberlagert. Aufgrund der
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Abbildung 4.24.: Die  stirksten C-, N- und O-Linien von PG1707+427 im finalen
HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modell (rot). Das Modell wurde mit einem Gauss-
profil der Halbwertsbreite 0.085A, die Beobachtung (zur Glittung) mit 0.06 A
gefaltet. Die jeweiligen Achsenabschnitte sind durch die Markierungen dargestellt.

niedrigeren Teg von PG 17074427 wurde Ne VII in diesem Modell nicht beriicksichtigt. Die Literatur-
hiufigkeit fiihrt jedoch nicht zu Widerspriichen der Ne vI-Linien des Modells mit der Beobachtung.

Fluor zeigt die stidrksten Linien bei 1139.5A (F v1) und bei 1086 A (Fv). Die Literaturwerte fiir F
konnten innerhalb der Fehlergrenzen bestétigt werden. Auch hier ist PG 17074427 zu kiihl, um die
stiarkste F VI Linie zu zeigen, die F vV-Linien bestitigen aber die fritheren Ergebnisse (Abb. 4.26). Ein
Vergleich der Hiufigkeiten der beiden Objekte zeigt, dass PG 1707+427 mehr F in der Atmosphire
zeigt als PG 1424+4-535. Dies konnte einen Hinweis auf die Entstehung von F wihrend der AGB-Phase
liefern. Da bisher angenommen wird, dass Stickstoff in Fluor umgewandelt wird, sollte PG 1707+427
weniger Stickstoff als PG 1424+4-535 zeigen. Die F-Produktion ist jedoch auch von der Masse des Sterns
abhiéingig, die hier nicht betrachtet wird.

Silizium ist in beiden Sternen zu finden. Die neu bestimmten Si-Héufigkeiten sind deutlich hoher als
die Literaturwerte, diese liegen aber fiir PG 1424+535 immer noch in den Fehlergrenzen. Theoretisch
wird wihrend der AGB-Phase kein Si produziert, der erwartete Wert ist also solar, die hier bestimmten
Haufigkeiten leicht supersolar.

Phosphor kann ebenfalls in beiden Objekten beobachtet werden. Die neuen Hiufigkeiten sind etwas
hoher als die von Reiff et al. (2007) bestimmten. Die neuen Werte liegen damit niher an den erwarteten
vier- bis 25-fach solaren Werte, die Diskrepanz zwischen theoretisch vorhergesagter und beobachteter
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Abbildung 4.25.: Wie Abb. 4.24, fiir PG 1424+535.

Haufigkeit ist allerdings immer noch nicht gelost.

Schwefel kann mit subsolar Haufigkeit detektiert werden. Insgesamt zeigen die PG 1159-Sterne eine
bisher nicht erklarbare grofSe Streuung beobachteter S-Hiufigkeiten. Der erwartete 0.6- bis 0.9-fach so-
lare Wert wird fiir beide Objekte in etwa getroffen. Wie fiir Si und P sind die S-Hiufigkeiten (Abb. 4.27)
deutlich hoher als die Literaturwerte.

Argon konnte bisher in keinem PG 1159-Stern aufier PG 14244535 nachgewiesen werden. Die stirks-
te Linie liegt bei 1063.5 A (Arvi, Abb. 4.26). Die in dieser Arbeit bestimmte Haufigkeit stimmt mit dem
Literaturwert iiberein und ist mit Vorhersagen aus Entwicklungsrechnungen konsistent (etwa solare Hau-
figkeit, Werner et al., 2007 und Referenzen darin). Bei PG 17074427 ist diese Ar-Linie von interstellaren
Linien iiberlagert, weshalb hier nur eine Obergrenze bestimmt wurde.

Eisen und Nickel sind bisher (in PG 1707+427) mit solaren Obergrenzen belegt worden. In
PG 14244535 wurde bereits Eisen mit solarer Haufigkeit detektiert, was durch die Modelle dieser Arbeit
bestitigt wird (Abb. 4.28). Bei PG 17074427 liefert das Modell mit solaren Héufigkeiten keinen Wider-
spruch zur Beobachtung (Abb. 4.29). Die solaren Eisenhdufigkeiten sind mit Entwicklungsrechnungen
vertraglich.

Fiir Ni gestaltet sich die Analyse schwieriger. Die Ursache dafiir ist, dass aufgrund fehlender Atomda-
ten fiir Ni VIT ausschlieBlich Linien von Ni VI analysiert werden kdnnen, was (fiir den heifleren der beiden
Sterne) nicht der dominanten Ionisationsstufe entspricht. Obwohl sich PG 17074427 fiir diesen Zweck
besser eignet, konnten auch hier keine Ni-Linien in der Beobachtung gefunden werden (Abb. 4.30), eine
solare Haufigkeit liefert jedoch keinen Widerspruch zur Beobachtung.
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Abbildung 4.26.: Ausschnitte aus den FUSE-Beobachtungen von PG 1424+535 (oben) und
PG 17074427 (unten) verglichen mit den finalen HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-
Modellen (rot). Blau dargestellt sind die interstellaren Linien, modelliert mit OWENS.
Die Modelle wurden mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 0.085 A, die
Beobachtungen mit 0.06 A gefaltet.

Ein Vergleich der Temperaturstrukturen der HHeCNONe- und HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modelle
von PG 17074427 und PG 14244535 zeigt, dass die Beriicksichtigung der Spurenelemente in der
Modellatmosphérenrechnung in diesem Parameterbereich fiir log m > —4 nur geringe Auswirkung auf
die Atmosphire hat (Abb.4.31). In diesem log m-Bereich entstehen die meisten Linien der Spurenele-
mente. Die Bestimmung der Haufigkeiten in der Lineformationrechnung oder bei Beriicksichtigung in
der Modellatmosphire fiihrt fiir die meisten Spurenelemente zu einem innerhalb der Fehlergrenzen tiber-
einstimmenden Wert.

Fir die Entstehungstiefen der optischen Heliumlinien weichen die Temperaturstrukturen
des HHeCNO- und des HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modells mit gleichen Héaufigkeiten am
stirksten fir Helr A4860.7A ab. Insgesamt liegen die optischen Helium-Linienprofile der
HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modelle innerhalb der durch die HHeCNONe-Grenzmodelle
der Analysen gegebenen Bereiche (Abb.4.34, mit Ausnahme von PG 1424+535 dessen
HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modell fiir He1r A 6560.1 A genau auf dem Grenzmodell liegt). Ei-
ne Analyse mit HHeCNONe- anstelle von HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modellen liefert also Teg- und
log g-Werte innerhalb dieser Fehlergrenzen. Fiir die UV-Linien, die wichtig zur Temperaturbestimmung
sind, liegen die Kohlenstofflinien innerhalb der Fehlergrenzen (Abb. 4.32). Werden die Sauerstoffhiu-
figkeiten im synthetischen Spektrum variiert, so liegen die Linien des HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-
Modells ebenfalls innerhalb der durch die Fehlergrenzen gegebenen Linien.

Insgesamt kann geschlossen werden, dass eine Analyse mit HHeCNONe- anstelle von
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Abbildung 4.27.: Wie Abb. 4.26, fiir einen anderen Wellenldngenbereich.

HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modellen zu Abweichungen fiir T.g zwischen maximal 4.3% und 11.8%
und fiir log g zwischen maximal 4.1% und 6.7% fiir PG 1424+-535 bzw. PG 17074427 fiihrt.

Fiir eine Abschitzung der Genauigkeit von TMAW-Spektren in diesem Parameterbereich wurde je-
weils das finale HHeCNONe-Modell mit TMAW berechnet. Bei diesem Vergleich sind nun im Ge-
gensatz zum vorherigen Vergleich der TMAW- und TMAP-Modelle von LSE 153 und LSE 263 nicht
mehr genau die selben Elemente in den TMAW- und TMAP-Modellen beriicksichtigt. Bei der Be-
trachtung der Temperaturstrukturen der TMAW- und TMAP-Modelle zeigt sich, dass sie vor allem in
der duBeren Atmosphire (logm < —2.5) voneinander abweichen. Da He 11 A 6560.1 A am weitesten
auflen entsteht, sind die Abweichungen fiir diese Linie am stédrksten (Abb.4.37). Wie bei dem Ver-
gleich mit den HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modellen liegen die TMAW-Modelle von PG 17074427
und PG 14244-535 fiir die Linienprofile der dargestellten Heliumlinien innerhalb der Grenzmodelle (mit
Ausnahme des innersten Linienkerns der He 11 A 6560.1 A von PG 17074427, der nur wenig schwiicher
ist). Die dargestellten optischen He 11-Linien sind vor allem zur Bestimmung von log g wichtig. Die zur
Temperaturbestimmung wichtigen UV-Linien aus Abb. 4.35 und Abb. 4.36 zeigen das gleiche Ergebnis
wie beim Vergleich mit dem HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modell. Mit einer Variation der Sauerstoff-
hiufigkeit um 0.5 dex liegen die Modelle innerhalb der Fehlergrenzen.

Daraus kann eventuell geschlossen werden, dass die Beriicksichtigung von Neon starke Auswirkungen
auf die Analyse haben kann. Im Gegensatz zu den Ergebnissen des Vergleichs von LSE 153 und LSE 263
sind die Abweichungen des TMAW-Modells bei diesen Objekten grofer als die des Modells, das alle
Elemente beriicksichtigt. Das Ergebnis der Analyse liegt innerhalb von 4.3% und 11.8% fiir T.g und
4.1% und 6.7% fiir log g fiir PG 14244535 bzw. PG 1707+427. Der TMAW-Dienst kann also auch fiir
zuverldssige Spektralanalysen von PG 1159-Sternatmosphiren verwendet werden.
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Abbildung 4.28.: Die stéarksten Eisenlinien von PG 1424+535 im finalen HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-
Modell (rot, solare Eisenhédufigkeit). Die jeweiligen Achsenabschnitte sind durch die
Markierungen dargestellt.
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Abbildung 4.30.: Wie Abb. 4.28, fiir die Nickellinien (solare Haufigkeit) von PG 1707+427.
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Abbildung 4.31.: Die Temperaturstrukturen der 7TMAW- (rot), HHeCNONe- (schwarz) und
HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modelle (blau) von PG 1707+427. Zusitzlich ist
das HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modell mit variierten Hiufigkeiten abgebildet
(griin).
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Abbildung 4.32.: Zur Bestimmung der Effektivtemperatur wichtige UV-Linien verglichen mit den
HHeCNONe-Modellen, die die Fehlergrenzen repriasentieren (ITog = 75000K
und logg = 8.0 rot und Teg = 95000K und logg = 7.0 blau), und
dem HHeCNONeFSiPSArCaFeNi-Modell ohne Hiufigkeitsvariation (schwarz) von
PG 1707+427. Die Fehlergrenzen der Sauerstoffthdufigkeiten sind gestrichelt darge-
stellt.
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Abbildung 4.33.: Wie Abb. 4.32, fiir PG 14244-535 (T, = 110000K und logg = 7.6, rot und Tcg =

120000 K und log g = 7.0, blau).
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Abbildung 4.34.: Die Linienprofile der optischen Heliumlinien von PG 14244535 (unten) und
PG 1707+427 (oben) verglichen mit den HHeCNONe-Grenzmodellen. Schwarz ist
das HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modell vor der Haufigkeitsvariation mit den zen-
tralen Teg- und log g-Werten dargestellt (115000K, 7.3 bzw. 85000K, 7.5). Die
HHeCNONe-Grenzmodelle mit 120000 K, 7.0 bzw. 95000K, 7.0 sind blau einge-

zeichnet, die mit 110000 K, 7.6 bzw. 75 000 K, 8.0 rot.
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Abbildung 4.35.: Wie Abb. 4.32, fiir das TMAW - anstelle des HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modells.
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Abbildung 4.36.: Wie Abb. 4.33, fiir das TMAW - anstelle des HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modells.
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Abbildung 4.37.: Wie Abb. 4.34, fiir die TMAW - anstelle der HHeCNOFNeSiPSArCaFeNi-Modelle.
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4.3. sd(O)B-Sterne mit extrem hohen Eisengruppenhaufigkeiten

Edelmann (2003) analysierte optische Spektren von 146 sdB- und sdOB-Sternen. Insgesamt zeigte diese
Analyse, dass die untersuchten Objekte dhnliche Elementhiufigkeiten aufweisen. Drei der Objekte fie-
len durch ungewohnliche Haufigkeiten auf. Dies sind die sdOB-Sterne PG 09094276 (T.g = 36 900 K,
logg = 5.9) und UVO0512—-08 (T.g = 38800K, logg = 5.5) und der sdB-Stern UVO 1758436
(Teg = 32000K, logg = 5.8). Ihre Spektren zeigen sehr viele, bis dahin nicht beobachtete Linien
im optischen Wellenlingenbereich. Viele dieser Linien konnten den Eisengruppenelementen zugeordnet
werden, allerdings blieben ca. 23% unidentifiziert. Die anhand dieser Linien bestimmten Haufigkeiten
der Eisengruppenelemente waren ungewdhnlich hoch (bis zu 32000 fach solar). Im Gegensatz zu den
anderen Objekten wiesen diese drei Sterne allerdings keine Linien von Fe selbst auf. Spiter konnte ein
weiteres Objekt zu dieser Liste der Sterne mit ungewohnlich hohen Eisengruppenhzufigkeiten hinzu-
gefiigt werden: der sdOB-Stern EC 114812303 (T.g = 55000K, logg = 5.8, Rauch et al., 2010)
zeigt ein ungewohnlich flaches UV-Kontinuum, fiir dessen Verlauf hohe Eisengruppenhiufigkeiten ver-
antwortlich sein konnten (Rauch et al., 2010). Mittlerweile zeigten Geier et al. (2010) durch die Analyse
von 139 sdB-Sternen, dass es einen Trend steigender Haufigkeiten der meisten schweren Elemente mit
der Temperatur gibt. Eisen selbst macht diesen Trend allerdings nicht mit, sondern ist konstant ca. solar.
Die drei von Edelmann (2003) analysierten Objekte wurden von Geier et al. (2010) ebenfalls betrach-
tet und die extrem supersolaren Eisengruppenhiufigkeiten fallen durch den neu entdeckten Trend nicht
mehr (so sehr) aus dem Rahmen. Sie treten aber weiterhin durch eine (super-)solare C-Hiufigkeit hervor,
was aufler bei diesen Objekten nur bei einem weiteren beobachtet wurde. Auerdem zeigen sie mehr He
und N als die anderen sdB-Sterne (Edelmann et al., 2001; Edelmann, 2003). Als Erkldrungen fiir diesen
Sachverhalt werden von Geier et al. (2010) schwache Konvektion in der Photosphére, verursacht durch
ein Late-Hot-Flasher-Szenario oder einen Merger aus zwei Helium-Weillen Zwergen (wogegen eventuell
die niedrige Rotationsgeschwindigkeit spricht) oder eine Entwicklung von He-sdOs zu diesen C-reichen
sdBs vorgeschlagen.

Fiir drei der vier oben erwéhnten sdB- und sdOB-Sterne mit extrem hohen Eisengruppenhiufigkeiten
sind UV-Spektren vorhanden. Fiir zwei Objekte zeigen diese einen ungewohnlich flachen Fluiverlauf im
TUE-SW-Bereich zwischen 1150 und 1900 A, der sich mit sinkender Temperatur an den nicht abgeflach-
ten Verlauf anzunihern scheint (Abb. 4.38). Die stirkste Abflachung des Verlaufs scheint sich aulerdem
mit sinkender Temperatur zu hoheren Wellenlidngen zu verschieben. Es liegt die Vermutung nahe, dass
der flache Flussverlauf mit den ungewohnlich hohen Eisengruppenhiufigkeiten zusammenhéngt und dass
dieser Effekt mit sinkender Temperatur abnimmt, was in Ubereinstimmung mit den Ergebnissen von Gei-
er et al. (2010) wire.

Diese Objekte wurden als Testobjekte ausgewdihlt, um den Einfluss der Eisengruppenelemente auf
den UV-Flussverlauf bei sd(O)B-Sternen zu untersuchen. Im Gegensatz zur vorherigen Analyse von
LSE 153, LSE 263, PG 1424+535 und PG 17074427 wird deshalb nur IrOnlc und nicht TMAW ange-
wandt. Die vorliegende Betrachtung hat nicht den Anspruch genaue Haufigkeiten zu bestimmen, sondern
soll lediglich zeigen, ob diese Absenkung des Flussverlaufs mit den Eisengruppenelementen erklért wer-
den kann und welche GroBenordnung ihre Hiufigkeiten haben miissen, um die beobachtete Absenkung
des UV-Flusses zu verursachen.

Mit Modellen, die Wasserstoff und die Eisengruppenelemente sowie die Literaturwerte fiir 7eg und
log g beriicksichtigen wurden fiir diesen Test verschiedene Haufigkeitsverhiltnisse der Eisengruppen-
elemente simuliert. Da der sdOB-Stern EC 11481—-2303 die hochste Temperatur und den am stirksten
abgesenkten Flussverlauf zeigt, wurden fiir dieses Objekt mehrere mogliche Ursachen fiir den flachen
Flussverlauf untersucht (Kapitel 4.3.1). Die am besten zur Reproduktion des Flusses geeignete Ursache
wird dann verwendet, um auch den Einfluss auf den Flussverlauf der drei weiteren Objekte abzuschitzen
(Kapitel 4.3.2).
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Abbildung 4.38.: UV-Flussverlauf der in diesem Kapitel beschriebenen sd(O)B-Sterne. Rot eingezeich-
net ist das Modell, mit dem die Beobachtung am besten wiedergegeben werden kann
(siehe Kapitel 4.3.1 und 4.3.2), griin die interstellare Lyman-Linie. Fiir UVO 0512—-08
ist keine Beobachtung vorhanden, deshalb ist das Modell mit Hiufigkeiten von Edel-
mann (2003, rot) und solaren Werten (blau) dargestellt. Die Modelle wurden jeweils
auf den rotesten Helligkeitswert (siehe Text) normiert und mit dem jeweils bestimmten
FEp_v-Wert gerotet. Um die Abflachung des Flusses besser erkennen zu kénnen wurde
zusitzlich eine Gerade eingezeichnet (grau).

4.3.1. Der sdOB-Stern EC 11481-2303
Entdeckung, friihere Analysen und eigene Vorgehensweise

Der im Edinburgh-Cape Blue Objects Survey von Kilkenny et al. (1997) entdeckte Stern EC 11481 —-2303
wurde zuerst als DA-Weiller Zwerg klassifiziert. Nach einer ersten Analyse mit LTE-HHe-Modellen von
Stys et al. (2000) wurde er neu klassifiziert und gilt seitdem als sdOB-Stern. Die resultierenden Para-
meter der Analyse sind Teg = 41790K, logg = 5.84 und He/H=0.014 in Teilchenzahlbruchteilen.
Stys et al. (2000) war es allerdings nicht moglich mit ihren Modellen den UV-Flussverlauf zu reprodu-
zieren. Obwohl sie mehrere Szenarien — homogene und geschichtete Atmosphéren, einen He-Fleck auf
der Oberfliche und eine Mischung aus einem DB- und DA-Weillen Zwerg-Spektrum — aus einer dhnli-
chen Analyse (Koester et al., 1994 fiir den DAB-Weillen Zwerg GD 323) in Betracht zogen, blieb diese
Diskrepanz ungeldst.

Im Rahmen des ESO Supernovae Type la Progenitor Survey (SPY, Napiwotzki et al., 2003) wurde ein
optisches Spektrum von EC 11481—2303 aufgenommen. Stroeer et al. (2007) schlossen dieses Spektrum
aus ihrer Analyse der sdO-Sterne dieses Surveys aus, vermuteten fiir EC 11481—2303 aber eine hohere
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Tabelle 4.6.: Scheinbare Helligkeiten von EC 11481—-2303.

B \" J H K
11.57 11.79 12512 12.669 12.765

als die bisher bekannte 7T.g.

Rauch et al. (2010) untersuchten dieses SPY-Spektrum zusammen mit den vorhandenen IUE- und
FUSE-Beobachtungen. Fiir diese NLTE-Spektralanalyse wurde der TMAP-Code verwendet und die Ele-
mente H, He, C, N, O und Ca-Ni (als generisches Modellatom) beriicksichtigt. Das Ergebnis der Analyse
des optischen SPY-Spektrums war T.g = 55 000K, log g = 5.8, He/H=0.0025 (Teilchenzahlbruchteil)
sowie Obergrenzen [C]=—0.875, [N]=—0.875 und [O]=—0.875. Es wurde abgeschitzt, dass die Ei-
sengruppenelementhiufigkeit mindestens zehnfach solar und die Nickelhdufigkeit sogar noch hoher sein
muss, um den Flussverlauf im UV zu représentieren. Fiir weitere Untersuchungen wurde vorgeschlagen,
Diffusionsrechnungen durchzufiihren und die Eisengruppenelemente individuell (anstelle des generi-
schen Modellatoms) zu beriicksichtigen. Aulerdem wurden in dieser Analyse die interstellare Extink-
tion und die interstellaren Linien nicht modelliert, was ebenfalls als mogliche Erklarung fiir den UV-
Flussverlauf bzw. als Hilfe zur Bestimmung nicht-identifizierter Absorber vorgeschlagen wurde.

Diese Vorschldge werden im Rahmen der vorliegenden Arbeit untersucht. Zu Beginn wurde dafiir ein
HHeCNO-Modell mit den Parametern von Rauch et al. (2010) berechnet. Mit Hilfe der FUSE- und IUE-
Daten, sowie optischen und infraroten Helligkeiten (SIMBAD?, Tabelle 4.6) wurde dann die interstellare
Extinktion unter Zuhilfenahme des Gesetzes von Fitzpatrick (1999) bestimmt. Der Fluss wurde dafiir auf
die myk Helligkeit normiert. Das beste Ergebnis wurde mit Fg_y = 0.02 & 0.01 erzielt, was deutlich
niedriger als der Literaturwert (0.06, Stys et al., 2000) und der bei GALEX'? angegebene Wert (0.06) ist.

Fiir die weitere Analyse wurden Modelle mit den von Rauch et al. (2010) bestimmten 7¢g- und log g-
Werten berechnet. Diese Modelle beriicksichtigen Wasserstoff und alle Eisengruppenelementen indi-
viduell mit den Ionen 1V-VII bzw. 1V-VIII (fiir Mn, Fe, Co und Ni). Aufgrund numerischer Instabilitit
wurde V V nur ohne gebunden-gebunden Ubergiinge beriicksichtigt. Als Quelle fiir die Eisengruppenlini-
en wurden die LIN-Listen von Kurucz verwendet. Das Grundmodell enthélt solare Hiufigkeiten fiir alle
Elemente. Ausgehend von diesem wurde die Haufigkeit jeweils eines Eisengruppenelements um bis zu
einem Faktor 1000 erhoht, wihrend die anderen Elemente weiterhin mit dem solaren Wert beriicksichtigt
wurden. Der Flussverlauf dieser Modelle wurde im IUE- und FUSE-Wellenldngenbereich verglichen.

Abb. 4.39 zeigt, dass die Absenkung des Flussverlaufs abhingig vom Element in unterschiedlichen
Wellenlidngenbereichen verschieden stark ist. An diese Abbildung, sowie auch an alle anderen dieses
Kapitels (abgesehen von Abb. 4.38), wurde keine Korrektur der interstellaren Wasserstofflinien ange-
bracht. Die Lyman-Linien werden deshalb nicht reproduziert. Die Abbildung zeigt, dass Eisenlinien den
Fluss vor allem im Bereich um ca. 1000 A und ab ca. 1350 — 1600 A absenken. Nickellinien sorgen zZwi-
schen ca. 900 und 1500 A fiir eine Flussreduktion. Eine Erhohung aller anderen Eisengruppenelemente
hat entweder keine signifikanten Auswirkungen auf den Flussverlauf zur Folge oder in Bereichen, in de-
nen die Beobachtung keine Einsenkung zeigt. Das Ergebnis dieser Untersuchung ist also, dass nur Eisen
und Nickel fiir den beobachteten Verlauf verantwortlich sein kénnen.

Fiir eine genauere Untersuchung wurden anschlieBend Modelle mit solaren Eisengruppenhiufigkeiten
und verschiedenen Hiufigkeitskombinationen von Eisen und Nickel erzeugt. Das Ergebnis ist, dass der
UV-Flussverlauf am besten von einem Modell reproduziert wird, das eine 1000-fach solare Nickel- und
eine 10—100-fach solare Eisenhdufigkeit hat (Abb. 4.39). Werden in diesem Modell die Haufigkeiten der
anderen Eisengruppenelemente erhoht, reproduziert das Modell die Beobachtung nicht besser. Stark er-
hohte Eisen- und Nickelhadufigkeiten sind also hauptsichlich fiir diesen UV-Flussverlauf verantwortlich.

‘http://simbad.u-strasbg.fr
Ohttp://www.galex.caltech.edu/
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Abbildung 4.39.: UV-Flussverlauf von EC 11481—-2303. Schwarz dargestellt ist das HHeCNO-Modell,
grau die Beobachtung. Oben: das Wasserstoff-Eisengruppenelemente-Modell mit 100-
fach solaren Haufigkeiten fiir Eisen, solare fiir die anderen Eisengruppenelemente. Mit-
te: 1000-fach solare Nickel-Haufigkeiten, solare fiir die anderen Eisengruppenelemen-
te. Unten: die finale Parameterkombination (1000-fach solare Nickel-, zehnfach solare
Eisenhéufigkeit). Es wurde eine interstellare Extinktion mit £g_yv = 0.01 (HHeCNO-
und Wasserstoff-Eisengruppenelemente-Modell mit 100-facher Eisenhdufigkeit) bzw.
0.03 (mittleres und unteres Wasserstoff-Eisengruppenelemente-Modell) angebracht.
AuBerdem wurden die Beobachtungen mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 1 A
gefaltet, die Modelle mit 3 A und auf my normiert.)

NGRT - chemisch geschichtete Modelle

Zur Erkldrung der beobachteten Elementhiufigkeiten wurde bisher erfolgreich Diffusion (eventuell in
Kombination mit einem schwachen Wind) herangezogen (z.B. Geier et al., 2010). Deshalb wird ange-
nommen, dass Diffusion in den Atmosphéren der sd(O)B-Sterne eine gro3e Rolle spielt. Die aus diesen
Simulationen resultierenden geschichteten Atmosphéren sollen im néchsten Schritt untersucht werden,
um zu zeigen, ob eine Haufigkeit in der eben abgeschitzten Groenordnung durch Diffusion erklért
werden kann und um zu iiberpriifen, ob eine geschichtete Atmosphire den Flussverlauf noch besser
reproduziert. Da TMAP eine homogene Atmosphire annimmt, wurde der Next Generation Radiative
Transport-Code (NGRT, Dreizler, 1999) verwendet, um geschichtete Modelle fiir diese Analyse zu er-
zeugen. Dieses Programm basiert auf der Annahme eines Gleichgewichts zwischen gravitativem Absin-
ken und strahlungsgetriebenem Auftrieb der Elemente. Die Theorie dazu basiert auf Chayer et al. (1995)
und wurde von Dreizler (1999) im NGRT-Programm modifiziert. Fiir die Berechnung der Atmosphire
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Abbildung 4.41.: Elementhiufigkeiten der Eisengruppenelemente in der Atmosphidre der NGRT-
Diffusionsmodell von EC 11481—-2303.

mit dem NGRT-Code dient ein TMAP-Modell als Startmodell. In jedem Iterationszyklus der Berechnung
wird dann zuerst die radiative Beschleunigung bei festgehaltener Atmosphéarenstruktur ermittelt und an-
schlieBend das Strahlungsfeld und die Atmosphérenstruktur neu berechnet. Freie Parameter bei dieser
Art der Berechnung sind nur Ti¢ und log g. Die Elementhiufigkeiten stellen sich im Lauf der Model-
lierung in jedem Tiefenpunkt ein. Die NGRT-Berechnung fiihrt somit zu einer Schichtung der Elemente
wie sie in Abb. 4.41 dargestellt ist.

Fiir diesen Test wurde das TMAP-Modell, das Wasserstoff und die Eisengruppenelemente mit sola-
ren Hiufigkeiten beriicksichtigt, als Startmodell fiir das NGRT-Programm verwendet. Das resultierende
NGRT-Modell reproduziert den Flussverlauf iiber weite Teile des Wellenldngenbereichs (Abb. 4.40), in
einigen Abschnitten (z.B. kurzwellig von 1100 A) ist der Flussverlauf allerdings zu flach. Insgesamt be-
stétigt dieser Test mit der geschichteten Atmosphére, dass der mit TMAP bestimmte Trend der (extrem)
supersolaren Héufigkeiten fiir Eisen und Nickel richtig ist. Die geschichtete Atmosphire représentiert
den Flussverlauf allerdings nicht besser als die homogene.
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Abbildung 4.42.: Ausschnitt aus der FUSE-Beobachtung von EC 11481—-2303 verglichen mit dem
TMAP-Modell (rot, vyot = 30km/ sec, Eg_y = 0.02).
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Abbildung 4.43.: Wie Abb. 4.42, mit dem NGRT-Modell (rot).

Modellierung der Linienprofile

In fritheren Analysen wurde bereits festgestellt, dass in den FUSE- und IUE-Spektren viele bisher un-
identifizierte, breite und tiefe Linien zu finden sind, die nicht von den leichten und mittelschweren
Metallen stammen. Es wird vermutet, dass diese Linien von vielen feinen, iiberlagerten Eisengrup-
penlinien hervorgerufen werden. Um das zu iiberpriifen, wurden das finale TMAP-Modell (mit 1000-
fach solarer Nickel- und zehnfach solarer Eisenhdufigkeit) und das NGRT-Diffusionsmodell mit der
FUSE-Beobachtung verglichen. Obwohl einzelne Linien bzw. Wellenldngenbereiche (beispielsweise
999 — 1022 A) des TMAP-Modells gut mit der Beobachtung iibereinstimmen, scheinen Modell und
Beobachtung ansonsten nicht zueinander zu passen (Abb.4.42 und 4.45). Das NGRT-Modell stimmt
insgesamt noch weniger mit der Beobachtung iiberein (Abb. 4.43).

Als Erkldrung fiir die beobachteten, bisher nicht identifizierten Linien scheiden die Eisengruppenele-
mente jedoch nicht aus. Bei einem Vergleich des theoretischen und beobachteten Spektrums fillt auf,
dass die theoretischen Linien schmaler als die beobachteten sind, obwohl eine Faltung mit einem Gauss-
profil der Halbwertsbreite 0.06 A zur Simulation der Instrumentenauflosung bereits angebracht wurde.
Wird die Halbwertsbreite des Gaussprofils erhoht bzw. ein zweites Profil angebracht, so liberlagern sich
mehrere schmale Linien und werden scheinbar zu einer breiten Linie. Dieses Verhalten konnte ein Hin-
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Abbildung 4.44.: Rechts: Die Balmerlinien von EC 11481—2303 verglichen mit dem Modell von Rauch
et al. (2010, rot, Rotationsgeschwindigkeit 30 km/sec) und mit dem finalen Modell die-
ser Analyse (v;or = 30km/ sec, blau). Links: Das Modell von Rauch et al. (2010) mit
(rot) und ohne Rotationsverbreiterung (schwarz) und das finale TMAP-Modell dieser
Analyse (v = 30km/ sec, blau). Die Modelle wurden mit einem Gaussprofil der
Halbwertsbreite 0.1 A gefaltet.

weis darauf sein, dass das Objekt rotiert. Die resultierende Rotationsverbreiterung wird durch eine Fal-
tung mit einem Rotationsprofil simuliert. Da in den bisherigen Analysen allerdings keine Hinweise auf
eine Rotation des Sterns gefunden wurde, wurden die optischen Linien der Rauch et al. (2010)-Analyse
nochmals untersucht. Dabei zeigt sich, dass die beobachtete Ha-Linie einen deutlich schwécheren Emis-
sionskern als das Modell von Rauch et al. (2010) hat. Beim Anbringen einer Rotationsgeschwindigkeit
wird der Emissionskern des Modells schwicher je hoher die betrachtete Rotationsgeschwindigkeit ist.
Auf das Modell von Rauch et al. (2010) wurden deshalb verschiedene Rotationsverbreiterungen an-
gewandt. Das beste Ergebnis wird mit einer Rotationsgeschwindigkeit von v,y = 30km/ sec erzielt
(Abb. 4.44). Wird diese Rotationsgeschwindigkeit an das TMA P-Modell mit Wasserstoff und Eisengrup-
penelementen angebracht, so konnen im FUSE-Bereich mehr Kennzeichen des Spektrums reproduziert
werden (Abb. 4.42). Ein Vergleich mit den Balmerlinien zeigt aulerdem, dass das finale Modell dieser
Analyse mit den beobachteten Linien konsistent ist, die Temperatur allerdings weiter angepasst bzw. wei-
tere Elemente zur Modellierung der Linienprofile beriicksichtigt werden miissen. Fiir diesen Vergleich
des finalen Modells wurde das Wasserstoff-Modellatom erweitert, da das urspriinglich verwendete nicht
alle gezeigten Linien beinhaltet.

Insgesamt zeigt diese Analyse, dass EC 11481—2303 eine ungewohnlich hohe Eisen- und Nickelhdu-
figkeit aufweist. Der Flussverlauf kann mit diesen hohen Haufigkeiten reproduziert und erklart werden.
Obwohl in dieser Analyse keine Linie der FUSE-Beobachtung eindeutig identifiziert werden kann, sind
die Eisengruppenelemente sehr wahrscheinlich die Verursacher dieser Linien. Der Grund dafiir sind die
verwendeten Atomdaten. Quelle fiir die Atomdaten der Eisengruppenlemente sind die LIN-Listen von
Kurucz (Kapitel 2.2). Diese enthalten, wie bereits erwihnt, hauptséachlich theoretisch berechnete Wellen-
langen und Oszillatorenstirken, deren Werte mit einer hohen Unsicherheit behaftet sind (=10% fiir die
Wellenlidngen, ~15% bei den Oszillatorenstirken). Wiirden anstelle der berechneten LIN-Linien die ex-
perimentell bestimmten POS-Linien verwendet werden, so wiirden — vor allem bei diesen hohen Ionisati-
onsstufen — sehr viele (das Verhiltnis von LIN- zu POS-Linien ist ca. 300, Tabelle 2.1) Opazitdtsquellen
fehlen, was einen unrealistischen Flussverlauf verursacht.
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Abbildung 4.45.: Wie Abb. 4.42, fiir einen anderen Ausschnitt des FUSE-Wellenlidngenbereichs. Zusitz-
lich sind die interstellaren Linien (OWENS) dargestellt.

OWENS - Die Interstellaren Linien

Eine weitere Moglichkeit, die bisher unbekannten spektralen Kennzeichen der FUSE-Beobachtung
zu identifizieren, ist die Identifikation und Modellierung der interstellaren Linien. Diese werden von
Elementen zwischen uns und dem Stern verursacht und iiberlagern das beobachtete Spektrum vor
allem im UV-Bereich. Um diese Linien zu modellieren, wird in dieser Arbeit das Programm OWENS
verwendet. Das Ergebnis der Modellierung von EC 11481—-2303 ist, dass einige starke Linien des
beobachteten Spektrums tatsidchlich als interstellare Linien identifiziert werden konnen. Es kann aber
auch gezeigt werden, dass die Mehrheit der Linien stellaren Ursprungs sein muss (Abb. 4.45), was
weitere Hinweise auf die Eisengruppenelemente als Verursacher liefert.

Insgesamt kann also geschlossen werden, dass der ungewohnlich flache Verlauf des UV-Flusses von
EC 11481—2303 von Nickel- und Eisenlinien verursacht wird. Das NGRT-Modell, das eine geschichtete
Atmosphire simuliert, bestitigt das Ergebnis der (extrem) supersolaren Hiufigkeiten. Wenige Linien des
beobachteten Spektrums haben interstellaren Ursprung, die Mehrheit stammt von den Eisengruppenele-
menten. Dass diese nicht eindeutig zugeordnet werden kénnen liegt vermutlich an den Unsicherheiten
der zugrunde liegenden Atomdaten.

4.3.2. Die sd(O)B-Sterne UVO 1758+36 und PG 0909+276

Der ungewohnliche Flussverlauf von EC 11481—2303 — des heillesten der vier ausgewéhlten sd(O)B-
Sterne — kann durch eine Atmosphire erzeugt werden, die einen 1000-fach solaren Nickel- und ei-
nen zehnfach solaren Eisenwert aufweist. Wie bereits erwzhnt, scheint dieser Trend der iiberhdufigen
schweren Metalle mit sinkender Temperatur abzunehmen. Die drei anderen Vertreter dieser Gruppe
— UVO 1758436 (Teg = 32000K, logg = 5.8), PG0909+276 (36 900K, 5.9) und UVO 0512—-08
(38 800K, 5.5), Literaturwerte von Edelmann (2003) — haben niedrigere Temperaturen. Aufgrund dessen
ist zu erwarten, dass der UV-Flussverlauf dieser Objekte in geringerem MafBie von den Eisengruppenele-
menten beeintrichtigt wird, was nun untersucht wird.

Fiir diese Analyse wurden die verfiigbaren UV-Beobachtungen verwendet. Fiir PG 0909-+276 existiert
eine IUE-Beobachtung im relevanten Wellenldngenbereich mit niedriger Auflosung (ID: SWP27469)
und eine langwellig davon (ID: LWP07464 — niedrige Auflosung). In diesem Bereich wurde ebenfalls
fiir UVO 1758436 eine Beobachtung mit niedriger (ID: SWP08078), eine mit hoher Auflosung (ID:
SWP20668) und zwei langwellig davon (ID: LWR16578 — niedrige Auflosung, ID: LWR16579 — hohe
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Abbildung 4.46.: Ionisationsbruchteile von Co (Teg = 37000K, logg = 5.9, Hiufigkeiten von Edel-
mann, 2003).

Tabelle 4.7.: Scheinbare Helligkeiten der drei sd(O)B-Sterne (SIMBAD).

B v R J H K
UVO0512—-08 10.97 1134 11.84 1197 12.096
PG0909+276 10.74 12.1
UVO17584+36 11.17 11.39 11.38 11.956 12.121 12.226

Auflésung) aufgenommen. Fiir UVO 0512—08 existiert keine UV-Beobachtung.

Wie bei der Analyse von EC 11481—-2303 wurden fiir jedes Objekt Modelle berechnet, die Was-
serstoff und die individuellen Eisengruppenelemente enthalten. Als Startwert fiir die Haufigkeiten
wurden die von Edelmann (2003) bestimmten Werte verwendet oder, falls nicht vorhanden, solare Werte
angenommen. Fiir die Atomdaten der Eisengruppenelemente wurden die lonisationsstufen I1I-VI (II
und VI je nur mit einem Level) beriicksichtigt und ein Frequenzgitter mit ca. 9000 Punkten verwendet.
Obwohl sowohl Edelmann (2003) als auch Geier et al. (2010) hauptsichlich Linien der Ionisationsstufen
1 (und 1V) analysiert haben, zeigt Abb.4.46 am Beispiel von Co, dass die Ionisationsstufen Iv und v
bei unseren Modellen dominant sind.

Fiir PG 09094-276 ist der theoretische Flussverlauf mit den Haufigkeiten von Edelmann (2003) be-
reits deutlich zu flach (Abb. 4.47 und 4.48), einzelne Eisengruppenhiufigkeiten sind also schon zu hoch.
Um die Elemente zu identifizieren, die fiir diesen Verlauf verantwortlich sind, wurde zusitzlich ein Mo-
dell mit solaren Eisengruppenhéufigkeiten angesetzt. Bei der Berechnung des synthetischen Spektrums
wurden dann testweise einzelne Elementhiufigkeiten (wieder) erhoht.

Fiir eine realistische Analyse des UV-Bereichs muss die interstellare Extinktion beriicksichtigt werden.
Durch sie wird der Flussverlauf vor allem im UV-Bereich abgesenkt. Im optischen Wellenlédngenbereich
sind die Auswirkungen deutlich geringer und im Infraroten vernachlédssigbar. Wie bei der Analyse von
EC 11481—2303 wurde deshalb die interstellare Extinktion anhand des Extinktionsgesetz von Fitzpa-
trick (1999) an das (auf die roteste scheinbare Helligkeit (Tabelle4.7) normierte) Modell angebracht
(Abb. 4.47). Der Fehler dieses Werts ist aufgrund der variierten Zusammensetzung der Atmosphire je-
doch gro3, was deutliche Auswirkungen auf die bestimmten Hiufigkeiten der Eisengruppenelemente hat.
Wird z.B. die interstellare Extinktion komplett ignoriert (Eg_y = 0.0), so miissen die Hiufigkeiten um
bis zu einem Faktor zehn erhoht werden, um den Verlauf zu reproduzieren.
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Abbildung 4.47.: Bestimmung der interstellaren Extinktion von PG 0909+276. An das Modell mit Pa-
rametern von Edelmann (2003, rot) ist eine interstellare Extinktion mit Fg_v = 0.06
angebracht, an das mit solaren Hiufigkeiten (schwarz) mit Eg_v = 0.07. Die Modelle
sind auf die ebenfalls dargestellte V-Helligkeit normiert.

Abb. 4.48 zeigt die Auswirkungen der Erhohung der individuellen Elementhdufigkeiten im solaren
Modell auf den Flussverlauf. Die einzelnen synthetischen Spektren sind dabei so normiert, dass sie den
beobachteten Flusswert bei 3000 A reproduzieren. Es ist gut zu erkennen, dass nur die Elemente Cr,
Mn, Fe, Co und Ni eine merkliche Auswirkung auf den UV-Flussverlauf im relevanten Bereich (1130
bis 2000 A) haben. Eine Erhohung des Cr-Wertes hat die stirksten Auswirkungen im Bereich zwischen
1300 und 1400 A, um 1600 und zwischen 1700 und 1850 A. Bei Mn sind diese zwischen 1250 und
1350 A, sowie zwischen 1550 und 1800 A. Eine Erhohung der Eisenhiufigkeit fiihrt zu stirksten Ab-
senkungen von 1150 bis 1250 A und von 1500 bis 1700 A. Co ist fiir eine Absenkung um ca. 1150 A,
zwischen 1350 und 1600 A und von 1800 bis 1850 A verantwortlich. Ni senkt den Fluss vor allem zwi-
schen 1130 und 1500 A. Es ist gut zu erkennen, dass der UV-Flussverlauf beinahe von dem Modell
mit der 10 000-fach solaren Co-Héufigkeit reproduziert wird. Bei ca. 1150 A sowie zwischen 2000 und
2200 A ist dieser theoretische Flussverlauf beinahe zu flach, bei ca. 1700A noch nicht flach genug, was
durch eine Erhohung der Co-, Cr-, Mn- und Ni-Hiufigkeiten eventuell verbessert werden kann. Auf-
grund dieser Erkenntnisse wurden Modelle mit verschiedenen Haufigkeitskombinationen von Ni, Mn,
Co und Cr berechnet. Das Ergebnis dieser Modellierung ist, dass ein Modell mit einer 1000-fach solaren
Kobalt-, 100-fach solaren Chrom-, zehnfach solarer Mangan- und 100-fach solarer Nickelhdufigkeit die
Beobachtung am besten reprisentiert (Abb. 4.48, Tabelle 4.8, die im EM-Modell mit den Haufigkeiten
von Edelmann (2003) abweichenden Werte werden durch die Normierung verursacht). Bei einer weiteren
Erhohung der Hiufigkeiten dieser Elemente um einen Faktor zehn wird der Flussverlauf in bestimmten
Wellenlidngenbereichen flacher als beobachtet. Bei etwa 1150 A ist der theoretische Flussverlauf etwas
zu flach. Ein Reduzieren der Kobalthaufigkeit um einen Faktor zehn hat zur Folge, dass das Modell die
Beobachtung in diesem Bereich besser reproduziert, zwischen 1400 und 1600 A aber nicht mehr flach
genug ist, weshalb die hohere Haufigkeit gewihlt wird.

Die GroBe der Variationsschritte der Haufigkeiten (Faktor zehn) macht noch einmal deutlich, dass hier
keine genaue Hiufigkeitsbestimmung erfolgt, sondern nur eine Aussage gemacht wird, ob der Flussver-
lauf von erhohten Eisengruppenelementwerten verursacht werden kann. Die resultierenden Werte sind
mit groBBen Fehlergrenzen versehen.

Fir UVO 1758436 ist die beobachtete Absenkung des UV-Flussverlaufs deutlich schwicher bzw.
kaum merklich. Wie fiir die Analyse von PG 0909+276 wurde vor der Variation der Elementhédufigkeiten
die interstellare Extinktion bestimmt. Mit Ep_y = 0.02 ist sie deutlich geringer als fiir PG 0909+-276.
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Abbildung 4.48.: Oben: Der beobachtete UV-Flussverlauf von PG0909+276 (grau) verglichen mit
dem Modell mit aus der Analyse resultierenden Hiufigkeiten (rot). Mitte: Die IUE-
Beobachtung (grau) mit einem Modell mit solaren Hiufigkeiten (blau) und den Hau-
figkeiten von Edelmann (2003, rot). Unten: Die synthetischen Spektren mit individuell
erhohten Elementhdufigkeiten (rot, Teilchenzahlbruchteile, jeweils 1000-fach solarer
Wert, 100-fach solarer Wert fiir Fe und Ni, 10 000-fach solarer Wert fiir Co und 2000-
fach fiir Cr) verglichen mit der Beobachtung (grau). Dunkelgrau eingezeichnete Bal-
ken sind die Bereiche, in denen die fiir eine Absenkung verantwortlichen Elemente
die grofite Auswirkung haben. An die Beobachtung wurde jeweils ein Gaussprofil mit
Halbwertsbreite 20 A angebracht, an die Modelle ein Gaussprofil mit Halbwertsbreite
21 A sowie FEp_v = 0.07 (nach Normierung auf my).

Zuerst wurde wie fiir PG 0909+276 ein Modell mit den Héaufigkeitswerten von Edelmann (2003) bzw.
solaren Hiufigkeiten fiir die Elemente ohne Literaturwert berechnet (Tabelle4.9). Dieses Modell re-
prasentiert die Beobachtung bereits gut. Wie bei PG 0909+276 hat eine supersolare Ca-, Sc-, Ti- oder
V-Héufigkeit (hier 100-fach) keine Auswirkungen auf den Flussverlauf im relevanten Wellenldngenbe-
reich. Eine Anderung der individuellen Hiufigkeiten von Cr, Mn, Fe, Co oder Ni bei der Berechnung des
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Tabelle 4.8.: Die Elementhiufigkeiten der HCaScTiVCrMnFeCoNi-Modelle von PG 0909+276 vergli-
chen mit dem Literaturwert (Edelmann, 2003). EM steht fiir das Modell, das die Haufigkei-
ten von Edelmann (2003) zusitzlich zu solaren fiir Elemente, zu denen kein Literaturwert
vorhanden ist, verwendet. log e steht hier fiir den Logarithmus des Verhiltnisses der Teil-
chenzahlhédufigkeit des jeweiligen Elements zur Wasserstofthaufigkeit, addiert mit 12.

Literatur EM diese Arbeit
Te /KK 36900 37000 37000
log g/ cm/sec? 5.9 5.9 5.9
log € loge log € [X]
Ca 7.81 7347 7938 1.584
Sc 7.10  6.637 7.228 4.064
Ti 7.87-7.99 7467 8.058 3.094
\" 8.10—9.12  8.147 8.738 4.794
Cr 5.177 7.654 2.000
Mn 9.67 9.207 6.444 1.000
Fe 7.037 7.628 0.114
Co 4527 8.004 3.000
Ni 10.68 10.217 8.234 2.000

synthetischen Spektrums auf einen 100-fach solaren Wert zeigt, dass kein Testmodell den Verlauf besser
reproduziert (Abb. 4.49). In dem Modell mit 100-fach solarer Nickelhdufigkeit ist zwar der theoretische
Fluss im Bereich zwischen 1250 und 1420 A nzher an der Beobachtung als mit den Werten von Edel-
mann (2003), zwischen 1420 und 1600 A allerdings deutlich zu tief. Zum Vergleich wurde ein Spektrum
mit solaren Elementhdufigkeiten berechnet. Der resultierende Flussverlauf unterscheidet sich kaum von
dem mit Hiufigkeiten von Edelmann (2003). Die Elementhéufigkeiten von Edelmann (2003) kénnen also
nicht widerlegt werden.

Diffusion

Das NGRT-Modell konnte fiir EC 11481—2303 supersolare Eisengruppenhéufigkeiten bestiitigen. Da
die Eisen- und Nickelhédufigkeiten fiir die beiden kiihleren Objekte PG 09094276 und UVO 1758+-36 je-
weils kleiner sind, wurden auch fiir diese beiden Objekte Diffusionsmodelle berechnet. Als Startmodell
wurde jeweils das Modell gewdhlt, das die Eisengruppenelemente mit solaren Hiufigkeiten beriicksich-
tigt. Die supersolaren Werte der Eisengruppenhaufigkeiten konnen mit dem resultierenden Modell fiir
PG 0909+276 ebenfalls bestitigt werden (Abb. 4.50). Der Flussverlauf beider Objekte (Abb. 4.51) wird
aber mit dem TMAP-Modell besser reproduziert. Vor allem fiir UVO 17584-36 sind die Eisengruppen-
hiufigkeiten des Diffusionsmodells deutlich zu hoch, obwohl Abb. 4.50 zeigt, dass sie im Vergleich zum
heiBBeren Modell von PG 0909+276 etwas kleiner sind. Das Diffusionsmodell kann also wieder superso-
lare Hiufigkeiten bestitigen, eine homogene Atmosphire reproduziert die Beobachtung jedoch besser.

Auswirkungen auf die Balmerlinien

Bereits im vorherigen Kapitel 4.1 konnte gezeigt werden, dass die Beriicksichtigung von Eisengrup-
penelementen Einfluss auf die Linienprofile der von n = 4 ausgehenden optischen Hell-Serie hat.
Bei EC 11481—2303 &ndern sich die Linienprofile der Balmerlinien durch die Beriicksichtigung der
Eisengruppenelemente. PG 0909+276 und UVO 1758+36 zeigen niedrigere Effektivtemperaturen, ein
Einfluss der erhohten Eisengruppenhéufigkeit auf die Balmerlinien wird dennoch erwartet. Um das zu
tiberpriifen wurde in das finale Modell beider Objekte zusitzlich He, C, N und O mit den Haufigkeiten

113



—_
—_
(6]

LI L L L L B

log f, / erg cm? sec A

1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I
1500 2000 2500 3000
AR

Abbildung 4.49.: Oben: Ausschnitt aus der [UE-Beobachtung von UVO 17584-36 (grau) verglichen mit
Modellen mit Parametern von Edelmann (2003, rot) und mit solaren H&ufigkeiten
(blau). Unten: Modelle (rot) mit individuell auf einen 100-fach solaren Wert (Teil-
chenzahlbruchteile) geidnderte Elementhiufigkeit verglichen mit der Beobachtung. In
beiden Abbildungen wurde an die Beobachtung ein Gaussprofil mit Halbwertsbrei-
te 20 A angebracht, an die Modelle ein Gaussprofil mit Halbwertsbreite 21 A sowie
Eg_v = 0.02 (normiert auf mg).

von Edelmann (2003) eingefiigt. Zum Vergleich wurde zusétzlich ein reines HHeCNO-Modell mit den
Literaturhiufigkeiten berechnet. Die Hiufigkeiten aller Modelle sind in Tabelle 4.10 dargestellt. Die Un-
terschiede zwischen den einzelnen Werten eines Elements werden durch die Normierung aller Elemente
eines Modells verursacht.

Die Linienprofile der Balmerserie der Modelle mit Eisengruppenelementen weichen von denen des
HHeCNO-Modells fiir PG 09094276 deutlich ab (Abb.4.52). Am stérksten ist diese Abweichung fiir
die H a-Linie. Die Unterschiede zwischen den Linienprofilen des HCaScTiVCrMnFeCoNi- und des
HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modells sind deutlich kleiner, nehmen aber fiir hohere Serienmitglie-
der zu. Ein Blick auf die Temperaturstrukturen zeigt die Ursache fiir diesen Sachverhalt (Abb. 4.53). Bei
den Entstehungstiefen der Linienkerne der hoheren Serienmitglieder weicht die Temperatur der Modelle
ab der H-Linie zunehmend ab. Die Unterschiede im Bereich der Entstehung der Ha-Linie ist insgesamt
fiir alle Modelle noch stérker.

Fiir UVO 1758436 fallen die Abweichungen der Balmerlinienprofile deutlich kleiner aus. Die Lini-
enfliigel sind weniger beeinflusst als bei PG 0909+-276. Fiir die Ha-Linie sind die Unterschiede wieder
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Tabelle 4.9.: Die Elementhéufigkeiten der HCaScTiVCrMnFeCoNi-Modelle von UVO 1758+36 vergli-
chen mit dem Literaturwert (Edelmann, 2003).

Literatur diese Arbeit
Teg /KK 32000 32000
log g/ cm/sec? 5.8 5.8
log e loge [X]
Ca 8.18 8.323 1.969
Sc 3.293 0.129
Ti 7.26 7.403 2.439
A" 4.073 0.128
Cr 5.783 0.129
Mn 5.573 0.129
Fe 7.643 0.128
Co 5.133 0.128
Ni 6.363 0.129

Tabelle 4.10.: Die Elementhéaufigkeiten der fiir den Vergleich der Balmerlinien verwendeten
HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi- (jeweils links), HCaScTiVCrMnFeCoNi- (Mitte) und
HHeCNO-Modelle (rechts) von PG 09094276 und UVO 1758+36 in Massenbruchteilen.

oczaozmd
o

Ca
Sc
Ti

Cr

Fe
Co

PG 0909+276 UVO 1758+36
6.79x1071 9.59x10~' 7.09x10! 9.27x107t 991x10~' 9.32x10~!
2.76x107! 2.88x107! 6.70x 1072 6.74x1072
1.90x1073 1.98x1073 1.05x10~4 1.06x10~4
8.61x107% 8.98x10~* 4.17x1074 4.19x104
247x10~% 2.58x10~* 1.07x10~4 1.07x10~*
246x1073 2.46x1073 4.04x1072 5.97x1073

5.38x107* 5.38x107* 423%x107% 6.25x1078

3.88x1073 3.88x1073 5.80x10~* 8.57x1074

1.97x1072 1.97x1072 2.89x1077 4.26x10°7

1.66x1073  1.66x1073 1.51x10™° 2.23x107°

1.08x10~* 1.08x107% 9.85x1076 1.46x107°

1.68x1073 1.68x1073 1.18x1073  1.74x1073

421x1073 4.21x1073 3.84%x1076 5.66x1076

7.13x1073  7.13x1073 6.49x107° 9.59x107°
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Abbildung 4.50.: Elementhiufigkeiten in der Atmosphire der Diffusionsmodelle von PG 09094276
(rot) und UVO 01758+36 (blau). Zum Vergleich ist das Modell von EC 11481—2303
(schwarz) eingezeichnet.
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Abbildung 4.51.: UV-Flussverlauf von PG 0909+276 und UVO1758-+36 (grau) verglichen mit dem Dif-
fusionsmodell (rot), an das Fg_v = 0.07 bzw. Eg_v = 0.02 angebracht ist.

am stidrksten. Bei der Entstehungstiefe des Kerns dieser Linie weichen auch die Temperaturstrukturen
der Modelle im Vergleich zu den Entstehungstiefen der anderen Balmerlinien am stédrksten ab. Fiir sin-
kende Hiufigkeiten der Eisengruppenelemente, die den Flussverlauf beeintrichtigen, reduziert sich also
insgesamt auch die Abweichung der optischen Linienprofile.

Ergebnis

Zusammenfassend ldsst sich sagen, dass bestitigt werden konnte, dass der flache UV-Flussverlauf der
hier untersuchten sd(O)B-Sterne von Eisengruppenelementen verursacht wird. Die Ergebnisse sind in

116



relativer Fluss

0.5

-8 -4 0 4 8 /R -20 0 20
Abbildung 4.52.: Die Linienprofile der Balmerserie von PG 09094276 des HHeCNO- (blau), des
HCaScTiVCrMnFeCoNi- (rot) und des HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modells
(schwarz). An die Modelle wurde ein Gaussprofil der Halbwertsbreite 0.1 A ange-
bracht.
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Abbildung 4.53.: Temperaturstrukturen des HHeCNO- (blau), HCaScTiVCrMnFeCoNi- (rot) und

HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modells (schwarz) von PG 0909+276. Die Entste-
hungstiefen der Balmerlinienkerne sind zusitzlich eingezeichnet.
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Abbildung 4.54.: Wie Abb. 4.52, fiir UVO 1758+36.
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Abbildung 4.55.: Wie Abb. 4.53, fiir UVO 1758+36.

Ubereinstimmung mit dem von Geier et al. (2010) bestimmten Trend der steigenden Eisengruppenhiufig-
keiten mit der Temperatur. Allerdings scheinen abhiingig von der Temperatur unterschiedliche Elemente
fiir das Absinken des Flussverlaufs verantwortlich zu sein. Beim heilesten Objekt, EC 11481—2303, ist
eine Kombination aus erhohtem Ni- und Fe-Wert zur Reproduktion des Verlaufs notwendig, wihrend im
kiihleren Objekt PG 09094276 Co und Ni verantwortlich sind und im kiihlsten der beobachteten Ob-
jekte (UVO 17584-36) keines der fiinf flussabsenkenden Elemente (Cr, Mn, Fe, Co oder Ni) den Verlauf
abzusenken scheint.

Die von Edelmann (2003) bestimmten Haufigkeitswerte sind fiir PG 09094276 eindeutig zu hoch. Fiir
das dritte Objekt aus dieser Gruppe — UVO 0512—08 — sind keine Beobachtungsdaten im IUE-Bereich
vorhanden, weshalb hier keine Aussage iiber die Hiufigkeiten getroffen werden kann. Fiir UVO 1758+36
konnen die Literaturwerte generell bestétigt werden.

Co und Cr wurden von Edelmann (2003) nicht analysiert. Die Werte von Geier et al. (2010) fiir deren
Auswahl von sdB-Sternen bilden Grenzen (Abb. 4.56), in denen die hier bestimmten supersolaren Werte
von PG 09094276 — trotz der grolen Unsicherheiten durch die interstellare Extinktion und einer Analyse
des Gesamtverlaufs anstelle einzelner Linien — fiir die meisten Elemente liegen. Fiir UVO 1758+36
wiren Héufigkeiten innerhalb dieser Grenzen zu hoch. Der hier fiir dieses Objekt bestimmte solare Wert
weicht deutlich von den erwarteten Werten ab. Die Fe-Hiufigkeit liegt fiir beide Objekte in den erwarteten
Grenzwerten. Da Sc, Ti und V kaum merkliche Auswirkungen auf den Flussverlauf haben, kann {iber
deren Haufigkeiten nur bedingt eine Aussage getroffen werden. Die supersolaren Werte von Edelmann
(2003) stehen nicht im Widerspruch zu den Ergebnissen dieser Analyse. Das selbe gilt fiir Ca.

Ni und Mn wurden von Geier et al. (2010) nicht analysiert. Der Flussverlauf des Modells zeigt aller-
dings, dass die Werte von Edelmann (2003) fiir PG 0909+276 deutlich zu hoch sind. Fiir UVO 1758+36
sind sie mit den Erkenntnissen aus dieser Arbeit konsistent. Die Hiufigkeiten dieser Elemente liegen
aber fiir beide Objekte innerhalb der Literaturwerte von O’Toole & Heber (2006) fiir deren Auswahl an
sdB-Sternen.

Fiir diese Analyse wurden die in Kapitel 2.2 beschriebenen LIN-Atomdaten verwendet. Damit sind die
Opazititsquellen ausreichend beriicksichtigt. Einzelne Linien haben allerdings grofle Unsicherheiten —
sowohl in den Oszillatorenstirken als auch in der Position. Aus diesem Grund wurden einzelne spektrale
Kennzeichen ignoriert und nur der gesamte Verlauf betrachtet. Ein Grund fiir die Abweichungen zu den
Ergebnissen von Edelmann (2003) und Geier et al. (2010) konnen diese verwendeten Atomdaten sein.
In den beiden fritheren Analysen wurden Atomdaten fiir die Eisengruppenelemente von Kurucz (1992),
Ekberg (1993) (Fe) und Hirata & Horaguchi (1995) verwendet. Mittlerweile gibt es aber z.B. von Kurucz
verbesserte Atomdaten, wodurch mehr experimentell bestétigte Linien fiir eine Analyse zur Verfiigung
stehen.

Obwohl die Objekte im NLTE-Bereich liegen, wurden in den beiden fritheren Analysen LTE-Modelle
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zur Haufigkeitsbestimmung verwendet, was vor allem bei der Betrachtung von Resonanzlinien zu Ab-
weichungen gegeniiber NLTE-Modellen fiihrt. Napiwotzki (1997) zeigte, dass fiir Teg 2 30 000 K NLTE-
Modelle fiir sdBs und vor allem fiir sdOBs verwendet werden sollten, dass aber die Beriicksichtigung des
Blanketing der Metalllinien einen dhnlich groen Effekt hat. Da in der Studie der NLTE-Grenztemperatur
aber hauptsichlich H und He untersucht wurden, wurden in dem am besten passenden Wasserstoff-
Eisengruppenelementmodell testweise die StoBraten erhoht, um LTE-Bedingungen zu erreichen. Die
resultierenden Unterschiede zwischen beiden Modellen haben ihren Ursprung allein in LTE-NLTE-
Abweichungen, nicht in Unterschieden zweier Modellatmosphirencodes. Diese Unterschiede sind zwar
zu erkennen, haben aber bei der Betrachtung des UV-Flusses, solange die spektralen Kennzeichen nicht
analysiert werden, vernachldssigbare Auswirkungen.

Die beiden fritheren Analysen wurden im optischen Wellenldngenbereich durchgefiihrt, in welchem
bei diesen T,g deutlich weniger Eisengruppenlinien als im UV-Bereich zu finden sind. Abweichungen
durch diese Tatsache sind allerdings nicht zu erwarten, da UV-Analysen bisher — trotz der groflen Streu-
ung der Hiufigkeiten der einzelnen Sterne — mit optischen Betrachtungen konsistente Ergebnisse liefern
(z.B. O’Toole & Heber, 2006).
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Abbildung 4.56.: Abb.4 aus Geier et al. (2010, modifiziert). Dargestellt sind die Elementhdufigkeiten
oder Obergrenzen (Dreiecke) verschiedener sdB-Sterne. Der solare Wert wird durch
die horizontale Linie reprisentiert. Rot eingezeichnet sind die hier bestimmten Héaufig-
keitswerte (Tabelle 4.10).
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4.4. (Interstellare) Absorption im EUV-Bereich

In diesem Kapitel wird der DO-Weille Zwerg RE 0503—289 untersucht. Bei diesem Objekt wurde ein
extrem niedriger EUV-Flussverlauf beobachtet, der bisher nicht konsistent reproduziert werden kann. Als
Ursache fiir diesen Verlauf wurde bisher angenommen, dass die Modelle wichtige Absorptionsquellen
vernachléssigen. Vielversprechende Kandidaten fiir diese Absorptionsquellen sind (wieder) die Eisen-
gruppenlemente, weshalb der Einfluss von Modellen mit erneuerten Atomdaten fiir die Eisengruppenele-
mente fiir die Literaturparameter von RE 0503 —289 untersucht wird. Im Lauf dieser Untersuchung zeigt
sich jedoch, dass die Eisengruppenelemente nicht die (alleinige) Ursache fiir den beobachteten EUV-
Flussverlauf sein konnen. Es wird deshalb der Einfluss interstellarer Absorption auf das Modellspektrum
untersucht. Dafiir wird ein eigenes VO-Tool entwickelt, mit dem der Einfluss interstellarer Absorption
durch Ionen von H, He, C, N und O untersucht werden kann. Dieses neue Tool wird anschlieBend zur
Analyse des DO-Weillen Zwergs RE 0503 —289 eingesetzt.

In diesem Kapitel werden zuerst die Eigenschaften und Entwicklung von DO-Weillen Zwergen allge-
mein kurz beschrieben sowie RE 0503—289 und die Untersuchungen zu diesem Objekt vorgestellt. Dann
wird das in dieser Arbeit entwickelte VO-Tool zur Beriicksichtigung interstellarer Absorption sowie die
Anwendung auf RE 0503—289 beschrieben.

4.4.1. Eigenschaften von DO-WeiBen Zwergen

Im Gegensatz zu den zahlenmifig iiberlegenen, wasserstoffdominierten DA-Weillen Zwergen besitzen
DO-Weille Zwerge eine fast reine Heliumatmosphére. Nur in zwei DO-Weillen Zwergen konnte bisher
Wasserstoff nachgewiesen werden und Metalle sind mit deutlich niedrigeren Hiufigkeiten in der Atmo-
sphire vertreten als z.B. bei PG 1159-Sternen. Eine aktuelle Ubersicht iiber die bekannten DO-WeiBen
Zwerge wird in (Sion, 2011) gegeben. Thre Parameter liegen in einem Bereich mit T, > 45000K
und logg > 7. Das heileste Objekt dieser Klasse besitzt eine Effektivtemperatur von 200000 K
(KPD 0005+5106, Wassermann et al., 2010). Analysen aller bis dahin bekannten DO-Weiflen Zwerge
wurden beispielsweise von Dreizler & Werner (1996) durchgefiihrt. Es wird angenommen, dass sich in
den Atmosphéren dieser Sterne ein Gleichgewicht zwischen radiativem Auftrieb und gravitativem Ab-
sinken der einzelnen Elemente eingestellt hat. Allerdings stimmen die beobachteten Hiufigkeiten der
DO-Weilen Zwerge nicht mit den aus Diffusionsmodellen vorhergesagten iiberein (z.B. Chayer et al.,
1995; Werner et al., 1997). Dreizler (1999) versuchte die Atmosphiren der DO-Weilen Zwerge mit
Diffusionsmodellen zu reproduzieren, allerdings stimmen die Spektren homogener Modelle besser mit
der Beobachtung iiberein. Vermutlich ist in diesen Objekten ein schwacher Wind vorhanden, der keine
Anzeichen im Spektrum hinterlisst, die Diffusion aber beeinflusst (Unglaub & Bues, 2000). Durch die
Diffusion dndern sich die Elementhiufigkeiten, sodass schwere Elemente in der Atmosphire angerei-
chert, leichtere abgereichert werden.

Vorldufer der DO-WeiBlen Zwerge sind vermutlich die PG 1159-Sterne. Durch das Einsetzen des gra-
vitativen Absinkens wihrend ihrer Entwicklung verschwinden zuerst die schweren Elemente aus der
Atmosphire der PG 1159-Sterne und ein DO-WeiBler Zwerg entsteht (Unglaub & Bues, 2000). Im Lauf
der Entwicklung sinkt die Massenverlustrate, der Sternwind der PG 1159-Sterne verschwindet langsam
und der Auftrieb wird im Lauf der Zeit schwécher.

Die Tatsache, dass die beobachteten Héufigkeiten theoretisch (mit Diffusionsmodellen) noch nicht
erkldart werden konnen, zeigt, dass auf diesem Gebiet noch viel Arbeit notig ist, um ein konsis-
tentes Entwicklungsmodell zu finden. Eine alternative Entwicklungssequenz, die darauf beruht, dass
KPD 0005+5106 Héaufigkeiten @hnlich der R Coronae Borealis-Sterne (RCB) zeigt, wére von diesen
RCB-Sternen zu DO-Weiflen Zwergen (Wassermann et al., 2010). Da RCB-Sterne wahrscheinlich durch
Verschmelzung zweier Sterne (Merger) entstanden sind, ist es moglich, dass auch (einige) DO-Weille
Zwerge Mergerprodukte sind.
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Tabelle 4.11.: Friihere Analysen von RE 0503—289. T, ist in kK, log g in cm/sec? angegeben. ¢ kenn-
zeichnet Werte, die nicht selbst bestimmt, sondern festgesetzt wurden. PM steht fiir Pho-
tometrie, gs fiir geschichtet.

Tem logg  Modell- Methode Bemerkung Referenz
atmosphire
60—90 EUV, PM niedriges ny;;  Vennes et al. (1992)
60—80 OPT niedriges ny; Barstow et al. (1993)
EUV
70 7.5 He, HHeC NLTE UV+OPT EUV-Problem Barstow et al. (1994)
EUV
60—70 EUYV, PM niedriges ny;;  Vennes et al. (1994)
70 7.0 HeCNOSiFeNi LTE EUV+UV Polomski et al. (1995)
65¢ 7.5 HHeC NLTE OPT kein H Werner (1996)
nachweisbar
70 7.5 HHeCNOSi NLTE OPT+UV  0.49 M, Dreizler & Werner (1996)
68.6 7.20 HHe LTE UV 0.4 My Vennes et al. (1998)
70 7.5 NLTE gs kein guter Fit  Dreizler (1999)
69—75 7.26— HHeC, NLTE UV+OPT Barstow et al. (2000)
7.63 HHeCNOSIFeNi
63 NLTE EUV EUV-Problem Barstow et al. (2000)
65-70 7.5 HeCNi, HeONi NLTE EUV EUV-Problem Werner et al. (2001)
70¢ 7.5¢ HHeCNOSiFeNi NLTE UV EUV-Problem Barstow et al. (2007)
+PS(LTE)

4.4.2. RE0503—-289 und das EUV-Problem
Bisherige Analysen von RE 0503—-289

RE 0503289 ist der einzige DO-Weille Zwerg (WD 0501-289), der im ROSAT EUV Survey detektiert
wurde (Barstow et al., 1993) und einer von nur zwei DOs, die mit dem Extreme Ultraviolet Explorer
(EUVE!") beobachtet werden konnten (Vennes et al., 1992). Im Gegensatz zu DA-WeiBen Zwergen sor-
gen die Opazititen von Helium und Metallen in DO-Weillen Zwergen sowie interstellare Elemente dafiir,
dass der Fluss im EUV-Bereich deutlich abgeschwicht wird, wodurch die meisten DO-Weilen Zwerge
nicht im EUV-Bereich beobachtbar sind. Bei den beiden Ausnahmen (HD 149499 B und RE 0503 —289)
handelt es sich um den hellsten DO-Weillen Zwerg (my = 9.75) bzw. um ein Objekt mit einer extrem
niedrigen interstellaren H1-Sdulendichte (ng, ~ 1017 — 6 x 10'8cm—2, Vennes et al., 1992; Barstow
et al., 1994). Damit ist RE 0503—289 der einzige DO-Weille Zwerg fiir den Beobachtungen iiber den
gesamten Wellenlidngenbereich vom Infraroten zum extremen UV ohne Unterbrechungen moglich sind.

Identifiziert wurde RE 0503—289 mit dem Montreal-Cambridge-Tololo-Survey (Vennes et al., 1992)
und mit dem Edinburgh-Cape-Survey (Barstow et al., 1993). Die optischen Spektren von RE 0503—289
zeigen den fiir PG 1159-Sterne typischen C1v- und He I1-Absorptionstrog bei 4645 — 4686 A, die C-
Haufigkeit ist allerdings mit 1—-3% (Teilchenzahlbruchteil) deutlich geringer als bei PG 1159-Sternen
(Barstow et al., 1993, 1994). Unglaub & Bues (2000) gehen deshalb davon aus, dass es sich bei diesem
Objekt um ein Ubergangsobjekt zwischen PG 1159-Sternen und DO-Weien Zwergen handeln konnte.
Eventuell zeigt RE 0503—289 auch noch Anzeichen eines Sternwinds (Barstow & Sion, 1994), was
ebenfalls dafiir sprechen wiirde, dass er noch nicht ganz im DO-Bereich angekommen ist und sich noch
kein Gleichgewicht zwischen gravitativem Absinken und strahlungsgetriebenem Auftrieb eingestellt hat.

Uhttp://www.ssl.berkeley.edu/euve/
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Die Beobachtungen von RE 0503 —289 decken mittlerweile den gesamten Wellenldngenbereich beina-
he liickenlos ab. Analysen dieser Spektren (aufgenommen mit SOFI!2, CASPEC, EMMI'3, IUE, GHRS,
FUSE, ORFEUS', Voyager'>, ROSAT'6, EUVE!") fithrten zu Toq ~ 70000K und logg ~ 7.5 (sie-
he Tabelle4.11). Dabei stellte sich unter anderem heraus, dass geschichtete Modelle die Beobachtung
deutlich schlechter reproduzieren als homogene (Dreizler, 1999), was noch nicht erklidrt werden kann.
Insgesamt zeigt RE 0503—289 auch hohere Metallhdufigkeiten als die meisten anderen DOs und die
beobachteten Haufigkeiten weichen stark von den Vorhersagen von Diffusionsmodellen ab (Dreizler &
Werner, 1996).

Bisher ist es nicht gelungen, alle Beobachtungen von RE 0503—289 konsistent mit einem Modell
wiederzugeben. Modelle mit den im optischen und UV-Bereich bestimmten Temperaturen konnen den
EUV-Bereich nicht reproduzieren (EUV-Problem, Barstow et al., 1993). Um den Flussverlauf im EUV
anzupassen, muss die Temperatur der Modelle auf 60 000 — 65000 K gesenkt werden. Dadurch wird
allerdings die optische Hel A\ 4471 A, die nicht beobachtet ist, deutlich zu stark. Zur Losung dieses
EUV-Problems wurde vorgeschlagen, weitere Elemente in die Modelle einzufiigen, die durch zusétzli-
che Opazititen eventuell den Fluss im EUV-Bereich senken. In den folgenden Jahren konnten immer
mehr Elemente in den Beobachtungen identifiziert werden, der theoretische EUV-Fluss wird durch die
Beriicksichtigung dieser Elemente jedoch nicht genug abgesenkt um die Beobachtung zu reproduzieren.

Durch ihre Vielzahl an Linien haben die Eisengruppenelemente besonders grofles Potential den Fluss-
verlauf zu senken. Erste Identifikationsversuche von Eisen und Nickel waren allerdings erfolglos (Po-
lomski et al., 1995, Tabelle. 4.12). In den GHRS-Spektren konnte spiter Nickel nachgewiesen werden,
fiir Eisen wurde eine Obergrenze bestimmt bzw. bestétigt (Barstow et al., 2000). Die Beriicksichtigung
von Fe und Ni fiihrte jedoch nicht zur Losung des EUV-Problems. Die von Barstow et al. (2000) be-
stimmte Ni-Héufigkeit musste sogar aufgrund eines nicht beobachteten spektralen EUV-Kennzeichens
um einen Faktor zehn auf 1 x 107 reduziert werden (Werner et al., 2001).

Auch die Analyse des seit Anfang 2000 verfiigbaren FUSE-Spektrums fiihrte nicht zu einer Losung des
EUV-Problems (Barstow et al., 2007), allerdings konnten in diesem Spektrum ungewdhnlich viele Linien
nicht identifiziert werden. Werner et al. (2012a) gelang es, einen Teil dieser Linien zuzuordnen. Zum
ersten Mal konnten die Elemente Kr, Xe, Ga und Mo in einem Weillen Zwerg nachgewiesen werden. Bei
einer Analyse der Ge-, Kr- und Xe-Linien konnte die Haufigkeit dieser Elemente zu extrem supersolaren
Werten bestimmt werden (Ge 650-fach solar, Kr 4500-fach solar, Xe 3800-fach solar, Werner et al.,
2012a; Rauch et al., 2012). Linien der Elementen Ge, As, Se, Sn, Te und I wurden ebenfalls identifiziert
und die Stirke dieser Linien impliziert auch supersolare Haufigkeiten. Diese Elemente wurden bereits
in zwei weiteren DO-WeiBlen Zwergen — mit Tog = 49 500 K und 53 000 K — ebenfalls mit supersolaren
Haufigkeiten gefunden (Chayer et al., 2005), jedoch nicht in anderen Weillen Zwergen detektiert. Das
Auftreten dieser Elemente stellt eine weitere Herausforderung an die Theorie der Entwicklung der DO-
Weillen Zwerge dar. Sowohl ein Merger-Szenario als auch die Entwicklung von PG 1159-Sternen kénnen
das Auftreten dieser Elemente mit diesen Héufigkeiten noch nicht erkliren.

4.4.3. Neue Ansatze zur Losung des EUV-Problems

Da fiir RE0503—289 noch kein konsistentes Modell erzeugt werden konnte, das den gesamten Wel-
lenldngenbereich reproduziert, wurde das EUV-Problem in dieser Arbeit weiter untersucht. Es wurde
bereits vermutet, dass die Absenkung des Flusses durch Opazititen verursacht wird, die bisher nicht in
den Modellen beriicksichtigt wurden. Das Modell mit supersolaren Ge-, Kr- und Xe-Héufigkeiten und

Phttp://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/sofi/
Bhttps://www.eso.org/lasilla/instruments/emmi/
“http://archive.stsci.edu/orfeus/

Bhttp://voyager. jpl.nasa.gov/
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/rosat/rosgof.html
"https://www.ssl.berkeley.edu/~euve/
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Tabelle 4.12.: Obergrenzen der Eisen- und Nickelhdufigkeit von RE 0503—289 aus fritheren Analysen.
Die Werte sind in Teilchenzahlbruchteilen relativ zu Helium angegeben.
Element Polomski et al. (1995) Barstow et al. (2000) Werner et al. (2001)

Fe <1.0x 106 <1.0x 106 <1.0x 106
Ni <1.0x 10 <1.0x107° <1.0x 10

Teg = 70000 K reproduziert den beobachteten Verlauf ebenfalls nicht. Ideale Kandidaten fiir die zu-
sétzlichen Opazitidtsquellen sind deshalb, wie bei den bereits beschriebenen sd(O)B-Sternen, die Eisen-
gruppenelemente. Um zu untersuchen, ob eine dhnliche Flussabsenkung wie bei EC 11481—-2303 und
PG 09094276 auch im EUV-Bereich bei fast reinen Heliumatmosphéren von Eisengruppenelementen
verursacht werden kann, wird nun auf eine mogliche Losung des EUV-Problems mit Hilfe von Eisen-
gruppenelementen eingegangen.

Eisengruppenelemente

Eisen und Nickel wurden bereits in fritheren Analysen von RE 0503 —-289 bertiicksichtigt und Obergren-
zen der Hiufigkeiten bestimmt (Tabelle4.12). Zur Losung des EUV-Problems hat die Einbeziehung
dieser beiden Elemente bisher nicht beigetragen. Allerdings sind seit der Aktualisierung und Erweite-
rung der Linienlisten von Kurucz einige neue Linien fiir Eisen und Nickel hinzugekommen. Au3erdem
wurden die anderen Eisengruppenelemente bisher nicht in den Rechnungen beriicksichtigt. Fiir diese
Arbeit wurden deshalb Modelle berechnet, die H, He, C, N, O sowie die Eisengruppenelemente indi-
viduell beriicksichtigen. Die Hiufigkeitswerte sowie T.g und log g wurden Dreizler & Werner (1996)
entnommen. Die Eisengruppenelemente wurden solar beriicksichtigt, Fe ein Zehntel solar. Die dadurch
angenommenen Hiufigkeiten von Fe und Ni sind mit einem Teilchenzahlbruchteil relativ zu Helium
von 9.35 x 1076 und 4.86 x 1076 etwas hoher als die Literaturwerte von Polomski et al. (1995) und
Werner et al. (2001). Ausgehend von diesem Modell wurden weitere Modelle berechnet, in denen die
Haufigkeiten der Eisengruppenelemente einzeln auf einen zehnfach solaren Wert erhoht wurden. Zu-
sétzlich wurde ein HHeCNO-Modell mit den selben Haufigkeiten berechnet. Die resultierenden Modell-
fliisse wurden mit der Beobachtung im FUSE- (ID: P2041601000)- und EUVE-Bereich (ID: mct_0501-
2858__9310202237N, 70—760 A) verglichen (Abb. 4.57). In dieser Abbildung sind die Modellfliisse mit
erhohter Sc-, Ti- und V-Hiufigkeit nicht dargestellt, da die Erhohung dieser Elemente keine sichtbaren
Auswirkungen auf den Flussverlauf im betrachteten Bereich hat. Cr-, Mn- und Co-Linien verursachen
bei Erhohung der Hiufigkeit um einen Faktor zehn nur eine sehr geringe Absenkung des Modellflusses.
Signifikanten Einfluss auf den Flussverlauf haben die Elemente Ca, Fe und Ni. Eine zehnfach solare
Fe- oder Ni-Hiufigkeit steht allerdings im Widerspruch zu den Literaturwerten und kann deshalb ausge-
schlossen werden. Insgesamt zeigt sich, dass der Wellenldngenbereich, in dem die Eisengruppenlemente
Einfluss auf den EUV-Fluss haben, nicht grol genug ist, um eine Absenkung des Flussverlaufs im bei-
nahe gesamten (abgesenkten) EUVE-Bereich zu verursachen. Der beobachtete flache EUV-Flussverlauf
kann also auch mit den neuen Kurucz-Daten nicht reproduziert werden. Die Eisengruppenelemente fallen
somit als (alleinige) Erklarung fiir den beobachteten Verlauf aus.

4.4.4. TEUV- Korrektur der interstellaren Absorption

In beinahe jedem Spektrum (zumindest fiir Wellenldngenbereiche kurzwellig vom optischen Bereich)
sind auBler den photosphirischen Linien des Sterns auch Anzeichen von interstellarer Materie (ISM)
vorhanden. Diese konnen sowohl von Ubergingen zwischen Niveaus interstellarer Ionen als auch von
Photoionisationen dieser Ionen stammen. Von der Tiibinger Arbeitsgruppe wird das Programm OWENS
verwendet, um interstellare Linien im UV-Wellenldngenbereich zu modellieren und so von photospha-
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Abbildung 4.57.: Oben: Der FUSE- und EUVE-Bereich des HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modells

(rot, Gaussprofil der Halbwertsbreite 10 A) verglichen mit Modellen, bei denen je ein
Eisengruppenelement auf einen zehnfach solaren Wert gesetzt wurde (schwarz). Zu-
sétzlich sind die Bereiche eingezeichnet, in denen die Eisengruppenelemente die groB3-
ten Auswirkungen haben. Unten: Das FUSE- und EUVE-Spektrum von RE 0503 —289
verglichen mit einem auf den FUSE-Bereich normierten HHeCNO- (schwarz) und ei-
nem HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modell, wobei ein Gaussprofil der Halbwerts-
breite 2.0 A an die Modelle und an die FUSE-Beobachtung angebracht wurde, um die
Instrumentenaufiésung von EUVE zu modellieren. Die kleine Abbildung zeigt densel-
ben Bereich. Die Modelle sind mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 10 A gefaltet.

rischen zu unterscheiden. Zusitzlich zu diesen Linien sind auch sprunghafte Absenkungen des Fluss-
verlaufs moglich, die von gebunden-frei-Absorptionen stammen (Tabelle 4.13). Die OWENS zugrunde
liegenden Atomdaten decken Linien im UV-Bereich (FUSE und IUE) ab, gebunden-frei-Absorption ist
in diesem Bereich vernachlédssigbar und wird von OWENS nicht beriicksichtigt. Kurzwellig von 911 A
(EUV-Bereich) sind die gebunden-frei-Absorptionen — vor allem von Wasserstoff und Helium — jedoch
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Tabelle 4.13.: Grundzustandswellenldngen der von TEUV verwendeten lonen.

Ion  Wellenldnge / A

HI 911.75
He1l 504.26
He11 227.32
C1 1101.07
CI 508.48
Ci1i 258.91
NI 853.06
N1I 418.85
N1 261.30
O1 910.44
on 353.06
o1 225.69

nicht zu vernachléssigen. Sie konnen eine deutliche Absenkung des theoretischen Flussverlaufs ver-
ursachen. Zur Korrektur der gebunden-frei-Absorptionen des interstellaren Mediums im EUV-Bereich
konnen die Absorptionsquerschnitte von Wasserstoff und Helium zum Beispiel mit dem euv-Paket des
Programms IRAF modelliert werden, das auf Rumph et al. (1994) basiert.

AuBer Wasserstoff und Helium sind auch viele Metalle im interstellaren Medium zu finden, wie z.B.
an den mit OWENS modellierten interstellaren Linien der vorhergehenden Kapitel zu sehen ist. In frii-
heren Analysen wurde der Einfluss der Photoionisationsquerschnitte der Metalle auf maximal 10% ab-
geschitzt (Cruddace et al., 1974; Rumph et al., 1994), weshalb sie bei der Korrektur der interstellaren
Absorption meist ignoriert wurden. Mit steigender Genauigkeit der Sternatmosphidrenmodelle und der
zugrunde liegenden Atomdaten muss auch die Modellierung interstellarer Korrekturen immer priziser
werden. Eventuell konnen dadurch bisher ungeklirte spektrale Kennzeichen identifiziert oder die Dis-
krepanz zwischen theoretischem und beobachteten Flussverlauf des DO Weilen Zwergs RE 0503 —289
erklart werden.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde deshalb ein neues VO-Tool — genannt Tiibingen EUV-Absorption
(TEUV'8)— entwickelt, das interstellare Absorption, verursacht durch RBF-Uberginge vom Grundzu-
stand der Ionen H1, He 1—11, C1—111, N I— 111, O 111, an das theoretische Spektrum anbringt. Grundla-
ge dieses Analysewerkzeugs ist ein FORTRAN-Programm, das mit Hilfe von Unix-Shell-Skripten iiber
eine Webseite gesteuert wird (Abb. 4.59). Dafiir wurde eine Webseite erstellt (Abb. 4.58), auf der der
Nutzer die Saulendichten der gewihlten Ionen fiir zwei Komponenten des Interstellaren Mediums — die
die heile und kiihle Komponente des ISM simulieren — sowie deren Temperaturen, Radial- und Tur-
bulenzgeschwindigkeiten eingeben kann. Ein Upload fiir das Modell, an das die interstellare Korrektur
angebracht werden soll, sowie der EUV-Beobachtung wurde ebenfalls in die Webseite eingebaut. Auller-
dem kann der Nutzer wahlen, ob eine Faltung mit einem Gaussprofil angebracht werden soll, um eine
Instrumentenauflosung zu simulieren. Zusétzlich ist eine Angabe des beobachteten Flusses bei 928 A
oder bei einer selbst gewéhlten EUV-Wellenldnge notig.

Das Absenden des Requests startet das PHP-Skript upload.php, das die eingegebenen Parameter
priift und Modell und Beobachtung hochléddt. Danach wird mit der Prozedur TEUV . sh ein Verzeichnis
erstellt, in das Modell und Beobachtung kopiert werden. TEUV . sh startet anschlieBend fiir die vom Nut-
zer gewahlten Parameter sowie fiir eine um einen Faktor zehn variierte H I- und He 1-Sédulendichte die
ausfiihrbare Datei des FORTRAN-Programms (TEUV1 .Linux_X86). Anschlieend priift TEUV . sh,
ob bei der Ausfithrung des FORTRAN-Programms Fehler aufgetreten sind und benachrichtigt gege-

Bhttp://astro.uni-tuebingen.de/~TEUV
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Abbildung 4.58.: TEUV-Webseite.

benenfalls den TEUV-Administrator. Vom Programm TEUV1.Linux_X86 wird eine Datei im json-
Format erzeugt, die die Beobachtung, das originale Modell sowie mit der interstellaren Absorption kor-
rigierte Modelle enthélt (eins mit den vom Nutzer gewdhlten Sdulendichten, eins fiir eine zehnfache
H 1-Siulendichte, eins fiir eine 0.1-fache H 1-Siulendichte, eins fiir eine zehnfache He 1-Sdulendichte,
eins fiir eine 0.1-fache He I-S4ulendichte). Alle Modelle sind dabei auf den vom Nutzer angegebenen
Fluss normiert und enthalten jeweils maximal 400 Punkte. Die Radialgeschwindigkeitskorrektur wurde
ebenfalls an die Modelle angebracht, die Temperatur und Turbulenzgeschwindigkeit werden in diesem
ersten Schritt ignoriert. Der Nutzer bekommt die json-Datei mit Hilfe von Javascript-Funktionen direkt
auf der Webseite angezeigt (Abb. 4.60). Die variierten Modelle kénnen interaktiv tiber die Auswahlbut-
tons dargestellt werden und geben einen Uberblick, wie stark sich der Fluss bei einer Variation der H1-
oder He 1-Sédulendichte dndert. Das nach den Parametern des Nutzers korrigierte Modell kann iiber den
Button ,,Download your ISM_choice* heruntergeladen werden. Nach Auswahl dieses Buttons wird das
PHP-Skript download.php gestartet, das dem Nutzer das bei Verwendung des Modells in Publikatio-
nen zu zitierende Acknowledgement anzeigt. Gleichzeitig fiihrt die Webseite das FORTRAN-Programm
TEUV.Linux_X86 aus, das die interstellare Korrektur an das hochgeladene Modell anbringt. Im Ge-
gensatz zu TEUV1.Linux_X86 wird dabei keine Normierung angebracht, das Modell wird mit der
Turbulenzgeschwindigkeit und Temperatur der Komponenten versehen und das komplette Modell in ei-
ne Textdatei geschrieben, die der Nutzer (mit Hilfe von get . php) speichern oder sich anzeigen lassen
kann.

Die Funktionsweise des FORTRAN-Programms TEUV . Linux_X86 ist in Abb.4.61 dargestellt. Das
Programm liest zuerst die in der Webseite eingegebenen Parameter sowie das hochgeladene Modell ein.
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Abbildung 4.59.: Schematische Darstellung des neuen TEUV-Dienstes.

Dann werden die Opacity Project-Querschnitte der gewiinschten Ionen eingelesen und bis zur Grundzu-
standswellenlédnge extrapoliert, ein Dopplerprofil zur Korrektur der Temperatur und Turbulenzgeschwin-
digkeit angebracht sowie die resultierenden Querschnitte auf die eingelesenen Wellenlingen interpoliert.
Anschliefend werden die optischen Tiefen der heiflen und kiihlen Komponente berechnet, anhand der
Radialgeschwindigkeit verschoben und wieder auf das urspriingliche Wellenldngengitter interpoliert.
Zum Schluss wird ein Gaussprofil mit der Halbwertsbreite der Instrumentenaufiésung angebracht und
das Resultat in eine Datei geschrieben.

Mit TEUV kann nun eine Absenkung des Flusses im EUV-Bereich, verursacht durch gebunden-frei-
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Abbildung 4.60.: Webseite des neuen TEUV-Dienstes nach Upload des Modells .

Absorptionsquerschnitte interstellarer Elemente, mit VO-Mitteln modelliert werden. AuSerdem kénnen
die durch Resonanzen der BF-Absorptionsquerschnitte verursachten, liniendhnlichen Komponenten des
EUV-Flusses modelliert werden, was bei der Analyse hochaufgeloster EUV-Beobachtungen hilfreich
sein kann. Die Bedienung dieses Tools ist einfach und intuitiv. Fiir weitere Hilfestellungen bei der Be-
dienung werden zusitzliche Erkldrungen zu den einzelnen Eingabefeldern angezeigt, wenn der Nutzer
mit dem Mauszeiger iiber die Bezeichnung der Eingabefelder féhrt.

Anwendung des neuen TEUV-Programms auf RE 0503—-289

Als erste Anwendung dieses Analysewerkzeugs wird das beobachtete EUV-Spektrum des DO-Weilen
Zwergs RE0503—289 modelliert. Als Vorarbeit dafiir wurden die interstellaren Linien der FUSE-
Beobachtung von RE 0503 —289 mit dem Programm OWENS simuliert. Die resultierenden Sdulendich-
ten der Elemente H, C, N und O sind in Tabelle 4.14 dargestellt. Bei der Modellierung wurde eine heifle
Komponente des interstellaren Mediums mit 4000 K und einer Turbulenzgeschwindigkeit von 5 km /sec
modelliert. Die Temperatur der interstellaren Komponente sowie die Sdulendichte von Wasserstoff wur-
den mit dem WRPLOT-Programm, welches ebenfalls iiber eine Funktion zur Anbringung einer Korrek-
tur der interstellaren Wasserstofflinien an das Modell verfiigt, iiberpriift (Abb. 4.62). Die Werte beider
Programme sind in Ubereinstimmung (bis auf die Lyman a- und Lyman $3-Linie, die von OWENS unzu-
reichend modelliert werden). Fiir die Bestimmung der Sdulendichten mit OWENS ist anzumerken, dass
manche der modellierten Ionen nur eine einzige Linie zeigen und diese beispielsweise fiir C 111 von einer
photosphérischen iiberlagert ist. Die Werte sind dadurch mit einem groen Fehler behaftet und dienen
hier nur zur Uberpriifung der GroBenordnung.
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Abbildung 4.61.: Funktionsweise des neuen TEUV-FORTRAN-Programms.

Als weitere Vorarbeit wurde die interstellare Absorption mit dem euv-Paket des Programms IRAF mo-
delliert. Dabei werden die H 1-Sdulendichte sowie das Verhéltnis der He I- bzw. He 11-S#ulendichten zur
H 1-Sdulendichte angegeben. Abb. 4.63 zeigt das Ergebnis. Das korrigierte Modell stimmt deutlich bes-
ser mit der Beobachtung iiberein. Die H I-Sdulendichte ist gut getroffen, die He 1-Siulendichte fiihrt zu
einer deutlich stirkeren Absenkung als beobachtet, was jedoch nétig ist, um den Flussverlauf kurzwellig
davon besser zu treffen. Dennoch kann das Modell die Beobachtung nicht reproduzieren.
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Abbildung 4.63.: Das FUSE- und EUVE-Spektrum von RE 0503—289 verglichen mit einem auf den
FUSE-Bereich normierten HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modell (schwarz). Zu-
sitzlich wurde an dieses Modell eine interstellare H 1-Siulendichte von 9 x 1017 sowie
He 1- und He 11-Siulendichten von 1.3 x 10'7 angebracht (rot). Die Modelle und die
FUSE-Beobachtung wurden mit einem Gaussprofil der Halbwertsbreite 2.0 A gefaltet.

Mit TEUV wurden die interstellaren Absorptionsquerschnitte der gebunden-frei Grundzustandsiiber-
ginge aller verfiigbaren Ionen fiir RE 0503—289 modelliert. Der dem TEUV-Programm {iibergebene
Fluss wurde zuvor im FUSE-Bereich um eine interstellare Komponente mit einer Temperatur von 4000 K
und einer H 1-Siulendichte von 1.5 x 10'¥c¢m ™2 (ab A = 910 A zu hoheren Wellenléingen hin) versehen,
um einen realistischen, kontinuierlichen Ubergang des Modells von hoheren Wellenlingen zur Wasser-
stoffgrundzustandskante hin zu bekommen.

Werden mit TEUV die mit OWENS bestimmten Sdulendichten angebracht, so féllt auf, dass die H1-
Sédulendichte bereits zu hoch ist und dass die He 1-Grundzustandskante nicht modelliert wird (Abb. 4.64).
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Tabelle 4.14.: Die mit OWENS bestimmten Siulendichten in cm~2 der Elemente des Interstellaren Me-
diums. Angenommen wurde dabei eine heille Komponente des interstellaren Mediums mit
einer Temperatur von 4000 K und einer Turbulenzgeschwindigkeit von 5 km /sec. Die Li-
teraturverhiltnisse wurden Cruddace et al. (1974) entnommen und auf die mit OWENS
bestimmte Sdulendichte von Wasserstoff angewandt.

Ton OWENS OWENS modifiziert WRPLOT TEUV Literatur
Hi  1.50 x 10'8 9.00 x 107 1.50 x 10'® 5.50 x 10'7 9.00 x 107
He1 1.30 x 107 9.00 x 1016 7.50 x 1016
He 11 1.30 x 1017 9.00 x 1016 7.50 x 1016
CI 9.02 x 1012 9.02 x 1012 9.00 x 10'2  3.60 x 104
Cu  8.00x 10" 8.00 x 1014 8.00 x 10*  3.60 x 1014
Cumr  7.00 x 103 7.00 x 1013 7.00 x 1013 3.60 x 10
N1 6.12 x 1013 6.12 x 1013 6.10 x 10 1.00 x 104
Nio 292 x 1013 2.92 x 1013 2.90 x 1013 1.00 x 1014
NI 7.92 x 1013 7.92 x 1013 7.90 x 103 1.00 x 10
o1 1.62 x 1014 1.62 x 1014 1.60 x 10'*  8.00 x 10
o1 1.62 x 1014 1.60 x 10 8.00 x 104
o1 1.62 x 1014 1.60 x 10*  8.00 x 104
|
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Abbildung 4.64.: Das FUSE- und EUVE-Spektrum von RE 0503—289 verglichen mit einem auf den
FUSE-Bereich normierten HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modell (schwarz). Zu-
sétzlich wurde dieses Modell mit einer interstellaren Komponente mit den Hiufigkei-
ten der OWENS-Analyse (rot) sowie mit den modifizierten OWENS-Héufigkeiten (blau,
Tabelle 4.14) versehen. An die Modelle und die FUSE-Beobachtung wurde ein Gauss-
profil der Halbwertsbreite 2.0 A angebracht.

Ursache dafiir ist, dass wir mit OWENS im UV-Bereich keine Heliumsiulendichten bestimmen, weshalb
diese fiir die erste Modellierung mit TEUV auf Null gesetzt ist. In einem weiteren Schritt wurde deshalb
eine He-Siulendichte von 1.3 x 10'7cm ™2 angebracht sowie die H 1-Siulendichte reduziert, wodurch
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Abbildung 4.65.: Das FUSE- und EUVE-Spektrum von RE 0503—289 verglichen mit einem auf den
FUSE-Bereich normierten HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modell (schwarz). Das
Modell mit Haufigkeitsverhiltnissen von Cruddace et al. (1974) (blau) sowie das Mo-
dell mit TEUV-Hé4ufigkeiten (rot) ist ebenfalls dargestellt. An die Modelle und die
FUSE-Beobachtung wurde ein Gaussprofil der Halbwertsbreite 2.0 A angebracht.

sich das Modell der Beobachtung annihert (Abb. 4.64, blau). Die He I-Sdulendichte ist wie bei der Mo-
dellierung mit IRAF zu hoch, jedoch nétig um das Modell dem beobachteten Flussverlauf kurzwellig
von 530 A anzunihern. Fiir O 11 und O 111 sind in OWENS keine Linien im FUSE-Bereich angegeben,
die Werte der Sdulendichten wurden deshalb auf den Wert von O1 gesetzt. Die mit TEUV Kkorrigierten
Modelle mit (variierten) OWENS-Héaufigkeiten reproduzieren den Flussverlauf deutlich besser als ohne
Beriicksichtigung der interstellaren Absorption, weichen jedoch kaum von den mit IRAF korrigierten
Modellen ab.

Um den Bereich kurzwellig von etwa 530 A, der bei den korrigierten Modellen noch nicht flach genug
ist, weiter abzusenken, wurde die Sdulendichten der Elemente veridndert. Einfluss auf den eben beschrie-
benen, noch nicht perfekt reproduzierten Bereich hat vor allem die N 1-Sdulendichte. Am besten repro-
duziert der Fluss mit den in Tab4.14 angegebenen Werten fiir das TEUV-Programm den beobachteten
Verlauf (Abb. 4.65). Fiir einen Vergleich mit in der Literatur angegebenen Haufigkeitsverhiltnissen des
interstellaren Mediums (Cruddace et al., 1974, Tabelle 4.14) wurden diese relativ zur H 1-Sdulendichte
der mit TEUV bestimmten Werte modelliert. Durch die den OWENS-Werten dhnliche N 1-Sdulendichte
dhnelt der Verlauf des Modells mit den Werten von Cruddace et al. (1974) dem mit den OWENS-Werten
(Abb. 4.65), die He 1-Sdulendichte reproduziert jedoch die Hohe des beobachteten Sprungs besser.

Die Elemente und Ionen des interstellaren Mediums sind nicht homogen verteilt. Eine Variation der
Saulendichten aller Elemente wird je nach Blickrichtung beobachtet. In der Sichtlinie zu einem Objekt
sollten allerdings alle Programme zur Modellierung interstellaren Materials auf dhnliche Werte fiir die
Saulendichten kommen. Fiir alle Ionen auler H T und N1 konnten die mit OWENS bestimmten Werte be-
stitigt werden. Werden sie mit TEUV modelliert, stehen sie nicht im Widerspruch zur Beobachtung. Der
mit TEUV bestimmte Wert von H 1 ist zwar etwas niedriger als die beiden durch OWENS und WRPLOT
erhaltenen Werte, stimmt aber innerhalb der Fehlergrenzen mit diesen iiberein. Um die Beobachtung zu
reproduzieren, muss die N I-Haufigkeit aber um ca. einen Faktor 1000 erhoht werden. Dies steht im kla-
ren Widerspruch zum mit OWENS bestimmten Wert und ist unrealistisch. Das Verhéltnis der N I- zur
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H 1-S#ulendichte liegt fiir TEUV bei 0.089, fiir OWENS bei 4.08 x 107°. Dieses OWENS-Verhiltnis
ist ca. solar (6.76 x 10~°) und liegt niher am Literaturwert (Verhiltnis zu Wasserstoff) von Cruddace
et al. (1974) (1.12 x 10~%) als der TEUV-Wert. Sowohl Cruddace et al. (1974) als auch Rumph et al.
(1994) geben an, dass die Metalle maximal 10% der Gesamtopazitit ausmachen, was mit dieser Analyse
bestitigt werden kann. Die Literaturannnahme, dass Helium ca. 10% der Zusammensetzung ausmacht
wird von TEUV mit OWENS-Werten (Verhiltnis zu H 1.4 x 10~1) und mit eigens bestimmten Werten
(3.4 x 10~1) etwas iibertroffen. Diese Verhiltnisse sind etwas supersolar (solar wire 8.51 x 1072). Das
groBere Verhiltnis des mit TEUV bestimmten Heliumwerts resultiert aus der Verringerung der Wasser-
stoffsdulendichte. Damit ist sie kleiner als der Literaturwert aus fritheren Analysen von RE 0503—-289
(maximal 10'¥cm~2), wird jedoch durch die erhohten N 1-Siulendichte ausgeglichen.

n
o

10"2 o f;, / erg cm? sec” R
=

AR

Abbildung 4.66.: Das FUSE- und EUVE-Spektrum von RE 0503—289 verglichen mit auf den FUSE-
Bereich normierten Modellen aus der Literatur (siehe Text, schwarz). Die Modelle wur-
den mit TEUV korrigiert, wobei eine Sdulendichte von 1.3 x 107em ™2 fiir He 1 (rot,
Teg = 70000K) bzw. 9.0 x 10'%cm™2 fiir He (blau, Tog = 65000 K) und die mit
OWENS bestimmten Haufigkeiten fiir die anderen lonen angenommen wurden. An die
Modelle und die FUSE-Beobachtung wurde ein Gaussprofil der Halbwertsbreite 2.0 A
angebracht.

Insgesamt wird bestitigt, dass die interstellare Materie einen groen Einfluss auf den Fluss im EUV-
Bereich hat. Durch die neu modellierten Ionen kann der Fluss zusitzlich abgesenkt werden und nihert
sich so der Beobachtung an. Die dabei angenommenen S#ulendichten konnen jedoch nicht durch die
Ergebnisse der Analyse des FUSE-Bereichs bestitigt werden und sind unrealistisch. Die zusitzlichen
gebunden-frei-Ubergiinge von C, N, und O haben also im Vergleich zu H und He — wie bereits von
Cruddace et al. (1974) und Rumph et al. (1994) festgestellt — eine untergeordnete Rolle und helfen hier
nicht weiter. Die fehlende Abflachung des Flusses wird deshalb vermutlich durch weitere Elemente der
Photosphire verursacht, die bisher noch nicht identifiziert bzw. noch nicht ausreichend modelliert wer-
den konnen. Dafiir spricht zum einen, dass bereits schwerere Elemente als die Eisengruppenelemente mit
supersolaren Hiufigkeiten identifiziert werden konnten, und zum anderen, dass das beobachtete Spek-
trum weitere Absorptionskennzeichen zeigt (beispielsweise bei 365 A oder bei 465 A), die bei keiner
bekannten Wellenldnge einer gebunden-frei-Absorption irgendeines Elements liegen. Abb. 4.66 zeigt die
Modelle von Rauch et al. (2012); Werner et al. (2012b). Dabei wurden die Elemente He (mit einer Hiu-
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figkeit von 9.531E—01 in Massenbruchteilen), C (4.434E—02), N (1.695E—04), O (1.925E—-03), Ca
(generisch, 9.779E—07), Fe (1.273E—05), Ni (1.478E—04), Ge (1.556E—04), Kr (4.942E—05) und Xe
(6.164E—05) modelliert. Durch die Beriicksichtigung der schweren Elemente dieser Analyse kann der
Fluss noch nicht reproduziert werden. Wie in den vorherigen Analysen reproduziert das Modell mit klei-
nerer T die Beobachtung besser, zeigt jedoch im Bereich um etwa 280 A eine zu starke Abflachung.
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5. Zusammenfassung und Diskussion

5.1. Die neuen und weiterentwickelten Tubinger VO-Dienste

Im Rahmen des GAVO-Projekts wurden in Tiibingen Dienste entwickelt, die unterschiedlichen Nut-
zergemeinden Spektralanalysen iiber das Internet ermoglichen. Der Dienst TheoSSA bietet direkten
Zugriff auf bereits berechnete synthetische Spektren. Fiir detailliertere Analysen kann der Nutzer
Spektren mit individuell gewéhlten Parametern iiber den TMAW-Dienst automatisch berechnen las-
sen. Fortgeschrittene Nutzer konnen Modellatome aus der Datenbank TMAD herunterladen und fiir alle
Modellatmosphérenprogramme benutzen. Momentan basieren diese Dienste auf dem Tiibinger Modell-
atmosphirencode TMAP fiir heifle, kompakte Objekte, konnen aber um andere Modellatmosphérencodes
ergdnzt werden. Diese Arbeit beschiftigt sich mit der Erweiterung der TMAD- und TMAW-Dienste. Zu-
sitzlich wurde ein neuer Dienst (7IRO) entwickelt, mit dem Modellatome und gebunden-gebunden- und
gebunden-frei-Querschnitte fiir Eisengruppenelemente dem VO-Nutzer zur Verfiigung gestellt werden.
Dieser Dienst basiert auf dem bereits bestehenden Programm IrOnlc, das vor der eigentlichen Modell-
atmosphirenberechnung ausgefiihrt wird. Er ermoglicht noch detailliertere und prizisere Spektralana-
lysen iiber das VO. Die Erweiterungen und Neuentwicklungen der Tiibinger Dienste werden in diesem
Kapitel zusammengefasst.

Atomdaten

Wichtiger Input fiir alle Modellatmosphérenprogramme sind Atomdaten. Fiir prizise Spektralanalysen
sind aktuelle und moglichst vollstindige Atomdaten von fundamentaler Bedeutung. Im Rahmen dieser
Arbeit wurde deshalb sowohl die TMAD-Datenbank erweitert, als auch ein Teil der IrOnlc zugrunde
liegenden, von Kurucz erweiterten Eisengruppenatomdaten aktualisiert. Damit stehen nun zusétzliche
Levels und Linien zur Verfiigung, die die Modelle realistischer machen. Die neuen TMAD-Ionen kdnnen
aulerdem fiir Haufigkeitsbestimmungen weiterer Elemente verwendet werden, was z.B. Hinweise auf
die Fusionsprozesse in Sternen wihrend fritherer Entwicklungsphasen liefern kann.

TMAW

Fiir die Berechnung individueller, synthetischer Spektren kann der TMAW-Dienst verwendet werden.
Mit ihm konnen Modellatmosphéren, die die Opazititen der Elemente H, He, C, N und O beriicksichti-
gen, automatisch berechnet werden. Im Rahmen der Einfiithrung einer Qualitétskontrolle wurde ein erster
Benchmarktest fiir theoretische Daten eingefiihrt, in dem ein groBes Gitter von (527) TMAW-Modellen
berechnet und zu einem Vergleich mit der TMAP-Analyse des sdOB-Primérsterns von AA Doradus von
Klepp & Rauch (2011) herangezogen wurde. Dieser Vergleich liefert wichtige Erkenntnisse iiber die
Genauigkeit von TMAW-Modellen, die, verglichen mit TMAP-Modellen, deutlich weniger Iterationen
durchlaufen haben und auf kleineren Modellatomen mit weniger Elementen basieren. Aufgrund dieses
Tests wurde TMAW um zusitzliche Berechnungsschritte erweitert, in denen eine exaktere Tempera-
turkorrektur sowie eine Lineformationrechnung mit gré8eren Modellatomen durchgefiihrt wird. Durch
diese Nachberechnungsschritte konnte die Genauigkeit von TMAW- im Vergleich zu TMAP-Analysen
deutlich gesteigert werden. Aufgrund der grofleren Modellatome kénnen mit 7MAW nun mehr Linien
im optischen Wellenldngenbereich modelliert werden. Um die Bedienung von TMAW auch dem Admi-
nistrator zu erleichtern, wurden Prozeduren entwickelt, die ihn automatisch iiber Fehler informieren und
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eine schnellere Bearbeitung und Kontrolle der vom VO-Nutzer gestellten Requests ermdglichen.

GroBe Gitter von TMAW-Requests, die viele Modelle beinhalten, kénnen zur Entlastung des eigenen
(IAAT) Rechenclusters auf Computern, die iiber das AstroGrid-D zuginglich sind, berechnet werden.
Die dafiir notigen Skripte und Prozeduren wurden erweitert und verbessert. Zusétzlich wurden auch
fiir die Berechnung auf iiber das AstroGrid-D zuginglichen Rechnern Prozeduren eingefiihrt, die die
Kontrolle durch den TMAW-Administrator vereinfachen.

IrOnlc und TIRO

Gebunden-gebunden- und gebunden-frei-Querschnitte und Modellatome fiir Eisengruppenelemente wer-
den von der Tiibinger Arbeitsgruppe ,,Optische und UV-Astronomie* mit dem selbst entwickelten
IrOnlc-Programm erzeugt. Um diese dem VO-Nutzer zuginglich zu machen, wurde der 7/RO-Dienst
entwickelt. Der Nutzer gibt auf der zugehorigen Webseite die gewiinschten Parameter ein und erhilt
die Modellatome und Querschnitte nach deren automatischer Berechnung oder durch Interpolation zwi-
schen Werten einer speziell fiir diesen Zweck aufgebauten Datenbank. Im Vergleich zur Bedienung der
urspriinglichen IrOnlc-Version konnen weniger Parameter gewdhlt werden. Die Energiebénder, in die
die realen Levels aufgrund des verwendeten statistischen Verfahrens einsortiert werden, werden nun lo-
garithmisch dquidistant gesetzt. Die Ionisationsenergie eines generischen Ions wird realistischer gewéhlt
und entspricht nun der maximalen Ionisationsenergie aller beriicksichtigten Elemente. Die neuen Modell-
atome konnen die Ionisationsstufe 1 zusitzlich beriicksichtigen, was den 7/RO-Dienst um die Nutzung
fiir kithle Objekte erweitert. Eine Datenbank mit Querschnitten fiir individuelle und generische Modell-
atome wurde mit Hilfe eines sehr feinen Frequenzgitters (1 000 000 Punkte) aufgebaut, wodurch die eben
erwihnte Interpolation moglich ist. Sollte dennoch eine neue Berechnung der Querschnitte notig sein,
kann diese auf einem hochgeladenen oder nach Nutzervorgaben automatisch erzeugten Frequenzgitter
erfolgen. Die neue Bedienung des /rOnlc-Programms iiber den T/RO-Dienst stellt fiir alle Nutzer (vor
allem die der eigenen Arbeitsgruppe) eine deutliche Vereinfachung dar. Wihrend friiher fiir jedes Ele-
ment Input-Dateien angepasst und jeweils drei Programmdurchlidufe durchgefiihrt werden mussten, ist
nun nur noch die Eingabe der gewiinschten Parameter auf der Webseite erforderlich. Auch die lange
Rechenzeit von bis zu mehreren Tagen wurde (neben der nun moglichen Interpolation der Querschnit-
te) verkiirzt. Eine Beschleunigung der Berechnung wurde zum einen durch eine parallele Behandlung
der einzelnen Ionen, zum anderen durch den Test verschiedener Voigtroutinen — dem Flaschenhals der
Querschnittsberechnung — und dem Implementieren der schnellsten erreicht. Der neue Dienst kann ohne
Hintergrundkenntnisse benutzt werden und liefert dem VO-Nutzer realistische Modellatome und Quer-
schnitte ohne selbst Rechenzeit fiir deren Erzeugung investieren zu miissen.

5.2. Anwendung der Dienste in der Spektralanalyse

Der weiterentwickelte TMAW-Dienst wurde nicht nur fiir den Vergleich mit der Analyse von AA Doradus
getestet. Um dem VO-Nutzer die Genauigkeit von TMAW- im Vergleich zu TMAP-Rechnungen zu ver-
deutlichen und so zu iiberpriifen, inwiefern TMAW fiir zuverlédssige Spektralanalysen geeignet ist, wur-
den die Helium-sdOs LSE 153 und LSE 263 sowie die PG 1159-Sterne PG 1707+427 und PG 1424+-535
analysiert und die resultierenden Modelle mit TMAW nachgerechnet und verglichen. Als Anwendung fiir
das IrOnlc-Programm und Motivation fiir den neu entwickelten TTRO-Dienst wurden zusétzlich Eisen-
gruppenelemente in die Analysen dieser Objekte aufgenommen und ihre Auswirkungen auf das Ergebnis
der Analysen untersucht. Zusétzlich wurde der Effekt der Eisengruppenelemente auf den Flussverlauf
von sd(O)B-Sternen und eines DO-Weillen Zwergs untersucht. Diese Objekte zeigen einen beobachte-
ten UV- bzw. EUV-Flussverlauf, der bisher nicht erklirt werden konnte und fiir dessen Ursache Eisen-
gruppenelemente vermutet wurden. Aufgrund der Untersuchung des DO-Weillen Zwergs wurde auler-
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dem ein neuer VO-Dienst (TEUV) entwickelt, mit dem interstellare Absorption im Wellenlédngenbereich
A < 911 A modelliert werden kann. Diese Analysen und Entwicklungen werden nun kurz zusammenge-
fasst.

LSE 153, LSE 263, PG 17074427 und PG 14244535

Fiir die beiden He-sdO-Sterne LSE 153 und LSE 263 wurden zuerst HHe-Modelle mit Literaturhdufigkei-
ten berechnet und mit der optischen Beobachtung verglichen. Anhand dieser Modelle konnte geschlossen
werden, dass die Effektivtemperatur der beiden Objekte niedriger als die Literaturwerte sein miissen. Die
erzeugten Modelle wurden ebenfalls iiber den TMAW-Dienst angefordert. Bei der folgenden Berechnung
zeigte sich, dass nicht alle Modelle in diesem Parameterbereich mit dem automatischen Verfahren ein
Ergebnis liefern. Tests zur Uberpriifung einer moglichen Verbesserung des TMAW-Dienstes zeigen, dass
eine Verbesserung nur mit einer deutlich hoheren Rechenzeit erreicht werden kann, was bei einem Einbau
in das Standardverfahren zu lange Wartezeiten verursachen wiirde.

Aufgrund des in beiden Objekten beobachteten Balmerlinienproblems wurden im Rahmen der TMAP-
Analyse zusitzlich die Elemente C, N und O eingefiigt und die Parameter angepasst. Ein Vergleich des
mit den finalen Parametern berechneten TMAW-Modells mit den TMAP-Modellen, die die Fehlergrenzen
repréasentieren, zeigt, dass eine TMAW-Analyse der optischen und UV-Spektren zu einem Ergebnis fiihrt,
das weniger als 4% bzw. 8% in Teg (60000K fiir LSE 153 und LSE 263) und als ca. 5% in log g (5.0
fiir LSE 153 und 5.25 fiir LSE 263) vom TMA P-Ergebnis abweicht.

In die finalen TMAP-Modelle wurden zusitzlich die Eisengruppenelemente eingefiigt (Fe und Ni in-
dividuell, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn und Co generisch). Fiir LSE 153 stehen die stdrksten Fe- und Ni-Linien
des Modells mit solaren Haufigkeiten nicht im Widerspruch zur Beobachtung. Fiir LSE 263 sind die
Haufigkeiten solar bis zehnfach solar. Im Vergleich zum HHeCNO-Modell zeigt das Modell mit Ei-
sengruppenelementen eine hohere Temperatur im Linienentstehungsgebiet. Die Beriicksichtigung der
Eisengruppenelemente in der Analyse fiihrt zu einem Ergebnis, das noch innerhalb der Fehlergrenzen
(4% bzw. 8% in Tog und ca. 5% in log g) liegt, aber stirker vom TMAP-HHeCNO-Modell abweicht als
ein mit TMAW berechnetes Modell.

Fiir die beiden PG 1159-Sterne PG 14244535 (T.g = 115000K, logg = 7.3) und PG 17074427
(Teg = 85000K, log g = 7.5) wurde eine vollstindige Analyse mit den Elementen H, He, C, N, O, F,
Ne, Si, P, S, Ar, Fe und Ni sowie Ca-Co als generisches Modellatom durchgefiihrt. Begonnen wurde mit
HHeCNONe-Modellen fiir die Bestimmung von 7. und log g. Bei diesen Objekten macht Neon einen
groBen Bestandteil der Atmosphére aus, was sich ebenfalls auf deren Struktur auswirkt. Der Vergleich mit
den TMAW-HHeCNO-Modellen, berechnet mit den finalen Parametern der HHeCNONe-Analyse zeigt,
dass eine TMAW-Analyse zu Ergebnissen innerhalb der Fehlergrenzen (4% bzw. 12% fiir Tog und 4%
bzw. 7% fiir log ¢ ) fiihrt. Der Vergleich der HHeCNONe-Modelle mit dem Modell mit allen Elementen
(H, He, C, N, O, F, Ne, Si, P, S, Ar, Fe, Ni, Ca-Co) zeigt, dass eine Vernachlidssigung der zusétzlichen
Elemente zu Abweichungen von maximal 4% bzw. 12% in Tog und 4% bzw. 7% in log g fiihrt. Fiir beide
Objekte sind die Modelle mit solaren Eisen- und Nickelhdufigkeiten mit der Beobachtung konsistent.

sd(O)B-Sterne

Die ersten vier sd(O)B-Sterne, bei denen ungewohnlich hohe Eisengruppenelementhéufigkeiten gefun-
den wurden, zeigen — falls eine Beobachtung vorhanden ist — einen UV-Flussverlauf, der ungewdhnlich
flach ist. Dieses Phinomen nimmt mit sinkender Effektivtemperatur ab. Um die Vermutung zu priifen,
dass dieser Verlauf durch Eisengruppenelemente verursacht wird, wurden TMAP-Modelle mit indivi-
duell erhohten und spédter Kombinationen von erhdhten Eisengruppenhiufigkeiten berechnet. Es zeigt
sich, dass fiir die heifesten Objekte EC 114812303 (Teg = 55 000K, log g = 5.8) und PG 0909+276
(Teg = 36900K, log g = 5.9) eine deutlich erhohte Fe- und Ni- bzw. Co-, Cr-, Mn- und Ni-Haufigkeit
den beobachteten Verlauf qualitativ reproduzieren kann. Fiir PG 09094-276 sind die Literaturhdufigkei-
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ten dieser Elemente jedoch zu hoch. Das kiihlste Objekt, UVO 1758436 (T = 32 000K, log g = 5.8),
zeigt nur eine schwache Einsenkung des beobachteten Flussverlaufs. Fiir dieses Objekt konnen die su-
persolaren Haufigkeiten aus der Literatur nicht widerlegt werden, da sie keine flussabsenkende Wirkung
im UV-Bereich zeigen. Insgesamt nehmen die Ni-, Mn- und Fe-Hiufigkeiten fiir die untersuchten Ob-
jekte mit der Effektivtemperatur ab. Die Kobalthdufigkeit nimmt mit sinkender Effektivtemperatur erst
zu, dann wieder ab.

Die in sdB-Sternen beobachteten Héaufigkeiten lassen sich im Allgemeinen durch Diffusion erkliren.
Die fiir EC 11481—2303, PG 09094276 und UVO 17584-36 mit dem NGRT-Programm berechneten Dif-
fusionsmodelle bestitigen zwar die supersolaren Haufigkeiten und den Trend abnehmender Hiufigkeiten
fiir kiihlere T.g, konnen den Flussverlauf jedoch nicht so gut wie das chemisch homogene TMA P-Modell
repréasentieren.

Eine genauere Betrachtung der Linienprofile von EC 11481—-2303 im UV-Bereich zeigt, dass die Un-
sicherheiten in den Atomdaten zu grofl und die spektrale Auflosung der vorhandenen Beobachtungen
(selbst die des FUSE-Spektrums) zu gering sind, um eine detaillierte Haufigkeitsbestimmung durchzu-
fiihren. Trotzdem stammen bei EC 11481—2303 die meisten Linien mit groer Wahrscheinlichkeit von
Eisengruppenelementen, nur wenige haben einen interstellaren Ursprung.

Im optischen Wellenldngenbereich hat die Beriicksichtigung der Eisengruppenelemente (mit superso-
laren Hiufigkeiten) deutliche Auswirkungen auf die Linienprofile der Balmerlinien. Diese Auswirkun-
gen werden schwicher, je kleiner die Haufigkeiten im IUE-Bereich flussabsenkender Eisengruppenele-
mente ist. Sie nehmen somit fiir diese Objekte mit der Effektivtemperatur ab, da die Haufigkeiten mit der
Effektivtemperatur abnehmen. Da in einigen sdB-Sternen das Balmerlinienproblem beobachtet werden
kann, konnten die Eisengruppenelemente fiir die Modellierung dieser Linien ebenfalls von fundamenta-
ler Bedeutung sein.

Insgesamt wird bestétigt, dass Eisengruppenelemente bei der Analyse von sdB-Sternen eine funda-
mentale Rolle spielen. Die Genauigkeit der Hiufigkeitsbestimmung dieser Elemente wird durch zwei
Faktoren limitiert. Zum einen wurden LIN-Atomdaten von Kurucz verwendet, die grole Unsicherheiten
innehaben. Zum anderen sind die vorhandenen Beobachtungen nicht geniigend aufgeldst, um einzel-
ne Linien zuzuordnen. Mit hoher aufgelosten Spektren wére es moglich, eine genauere Bestimmung der
Haufigkeiten zu machen und die Unsicherheiten in den Atomdaten zu verkleinern, da Oszillatorenstérken
und Wellenldngen anhand der Beobachtung gepriift werden konnen.

Absorption im EUV-Bereich

Mit dem neuen TEUV-Dienst kann eine Korrektur durch interstellare Absorption an synthetische Spek-
tren im EUV-Bereich angebracht werden. Dafiir wurde ein Programm entwickelt, das eine Opazitit, ver-
ursacht durch gebunden-frei-Absorptionsquerschnitte vom Grundzustandsniveau der Ionen H1, He 111,
C1—11, N1—111, O 1111, basierend auf Opacity Project-Daten an den Modellfluss anbringt. Gesteuert
wird das neue Programm iiber eine speziell entwickelte Webseite mit deren Hilfe der Nutzer zum Teil
interaktiv die Parameter anpassen kann. Das resultierende Modell kann direkt heruntergeladen werden.
Als erste Anwendung des TEUV-Dienstes wurden HHeCNOCaScTiVCrMnFeCoNi-Modelle fiir den
DO-WeiBlen Zwerg RE 0503—-289 (T.g = 70000 K, log g = 7.5) berechnet und mit Hilfe dieses Diens-
tes um die interstellare Absorption korrigiert. RE 0503 —-289 zeigt ein EUV-Spektrum, das bisher nicht
konsistent reproduziert werden kann. Aufgrund der Vermutung, dass Eisengruppenelemente fiir diesen
Verlauf verantwortlich sein konnten, wurde der Einfluss aller Eisengruppenelemente auf den Flussverlauf
dieses Objekts mit den aktualisierten Atomdaten untersucht. Es zeigt sich, dass die Eisengruppenelemen-
te nicht (allein) fiir diesen Verlauf verantwortlich sein kénnen. Durch die Beriicksichtigung interstellarer
Absorption néhert sich das Modell der Beobachtung an, sie reicht jedoch als alleinige Erklidrung nicht
aus. Die zusitzlich zu den meisten bisherigen EUV-Absorptionsprogrammen beriicksichtigten Ionen von
C, N und O fiihren nicht zur Losung des Problems und haben eine untergeordnete Rolle in der Ge-
samtabsorption durch das interstellare Medium, was frithere Analysen des interstellaren Mediums im
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EUV-Bereich bestitigt. Um den EUV-Flussverlauf von RE 0503—289 zu reproduzieren, fehlen also im-
mer noch Absorber in der Modellatmosphire. Aufgrund der Identifikation von Elementen schwerer als
die Eisengruppe liegt die Vermutung nahe, dass die fehlenden Opazititsquellen von diesen Elementen
stammen. Momentan sind die vorhandenen Atomdaten aber noch zu unvollstindig, um dies modellieren
zu konnen.

5.3. Ausblick

Diese Arbeit zeigt, dass Spektralanalysen iiber das VO mit den bereits vor dieser Arbeit existierenden
Diensten fiir eine erste Klassifizierung von Sternen oder erste Analysen durchgefiihrt werden koénnen.
Durch die Erweiterungen der existierenden und Erzeugung der neuen Dienste sind nun noch prizisere,
detailliertere und realistischere Spektralanalysen iiber das Internet moglich. Die Beriicksichtigung der
Eisengruppenelemente hat sich in den durchgefiihrten Tests als von groBer Bedeutung herausgestellt.
Um dem VO-Nutzer in Zukunft die Aufnahme dieser Elemente in TMAW-Analysen zu ermdoglichen,
werden diese in einem laufenden Projekt, in dem aktuell TMAW um die Elemente Neon und Magnesium
erweitert wird, in TMAW integriert.

Um mit dem Trend steigender astronomischer Datenmengen mithalten zu konnen, werden in bereits
angelaufenen Tiibinger Projekten weitere Dienste entwickelt, die zum Teil auf den existierenden Diens-
ten basieren und die Analysen iiber Visualisierungen der Modelle zusammen mit der Beobachtung im
Rahmen des geplanten JANALYSIS-Dienstes erleichtern. Zusitzlich wird ein TCHI-Dienst entwickelt,
mit dem ein automatischer x2-Fit von Modellen aus der TheoSSA-Datenbank an vom Nutzer hochgela-
dene Beobachtungen durchgefiihrt werden kann. Als Reaktion auf die steigende Zahl von Multi-Objekt
Beobachtungen wird der Dienst TMOS entwickelt, der eine automatische Klassifizierung einer grofien
Anzahl von beobachteten Sternspektren innerhalb kurzer Zeit durchfiihren wird.
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A. Anhang

Die erweiterten und neu erstellten Dienste werden mit Hilfe von Unix-Shell-Skripten und FORTRAN-
Programmen gesteuert. Die Dienste T/IRO, TMAW und TEUV werden im Rahmen dieser Arbeit voll-
stindig dokumentiert. Die zugehorigen Prozeduren sind deshalb im Folgenden gelistet.

A. TIRO-Prozeduren

Fiir die Bearbeitung der TIRO-Requests fiihrt ein Cron-Job regelmiBig die Prozedur checkrun.bat
aus, mit der die freie Rechenkapazitit sowie die aktuelle bearbeiteten Requests abgefragt werden. Diese
Prozedur startet anschliefend die Prozedur run_ions.bat bzw. run_inter. sh, die die Berech-
nung der Querschnittsdateien und Atomdaten durchfiihrt. run_ions.bat erzeugt die notigen Dateien,
die die IrOnlc-Parameter enthalten und die die Programmdatei ausfithren knnen. Dann wird die Tem-
peratur berechnet, bei der die jeweilige lonisationsstufe dominant ist. Die Ergebnisse werden in die
neuen Parameter-Dateien aufgenommen und die Querschnitte werden berechnet. Fiir den Start der Be-
rechnungen wird die Prozedur start job.bat verwendet. Die resultierenden Atomdaten werden mit
ironic_combine_web. job verarbeitet und in eine Datei zusammengefiigt. AnschlieSend wird al-
les in ein komprimiertes tar-Archiv gepackt und der Nutzer iiber dessen URL informiert. Die Prozedur
run_inter. sh priift zuerst, ob eine Interpolation zwischen Werten aus der TIRO-Datenbank mog-
lich ist und fiihrt diese mit Hilfe von interpol. sh durch. Falls nicht, werden die Querschnitte und
Atomdaten analog zu run_ions.bat erzeugt. Diese Prozeduren wurden im Rahmen dieser Arbeit neu
geschrieben, lediglich fiir ironic_combine_web. job wurde eine bestehenden Version modifiziert.
Zusitzlich wird die bereits bestehende Prozedur ChangeIrOnIcHeaders verwendet. Der Stand der
Prozeduren am 25.01.2013 wird im Folgenden gelistet. Auerdem wird ein Beispiel der oben erwédhnten
Steuerdateien ironic_CaSc.inund ironic_CaSc. job gegeben.
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Listing A.1: Die checkrun.bat-Prozedur ist fiir die Uberpriifung der freien Rechenkapazitit des
GAVO @IAAT-Servers und den Start der Prozedur run_ions.bat zustindig.

#1/bin/bash
B B B G

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited

# Check if a request is waiting for calculation, the load
# is below a given Ilimit and no other request is running
#

# LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:01:17"

#

# Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat

#

# Institute for Astronomy und Astrophysics

# Kepler Center for Astro and Particle Physics

# Eberhard Karls University

# Sand 1

# D—72076 Tuebingen

# Germany

#

#

#

#

B A R B B R A A S A R A A A
# CHANGELOG:

# 01.06.2012: created

# 14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic

#

B R R R A A B R A A A A A R R A
#

# script will only start if there is space on aitp20

#

DATE=‘date +%Y-%n-%d_YH:%M:%S

loadmax=24

# check the current load

#

echo ‘w | head —1' > load.dat
load="‘~rauch/tools/readload.Linux_X86 *
echo ‘w | head —1' > load.dat
load2="~rauch/tools/readload.Linux_X86

#
if [ ${load} —ge ${loadmax} ]
then
exit
fi
#
# check if there are other TIRO jobs running
#

RunCount=$(Ils /home/TIRO/requests/running/iro_201x | wc —1)
if [ $RunCount —gt 0 ]
then
exit
fi
#
# if a request is waiting for calculation, start run_ions.bat
#
ReqgDir=/home/TIRO/requests
cd ${ReqDir}
#

# now check if there are requests and create a directory for the selected request

#

REQCOUNT=$ (find —L ${ReqgDir} —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’iro_201x" | wc —1)

if [ ${REQCOUNT} —gt 0 ]

then

nice —19 /home/TIRO/scripts/run_ions.bat 2> /home/TIRO/requests/ERROR_${DATE} > OUTPUT_${DATE}
fi
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Listing A.2: Die run_ions.bat-Prozedur ist fiir die Erzeugung der Querschnitte und Modellatome
sowie die dafiir nétigen Parameter-Dateien zustindig.

#!/bin/bash
B i G e i e
Read a request file and create the x.in file (old format),

perform the first run (TSAR), create x.in and x.job files

for the third run, perform it, combine all model atom parts to one
model atom, run ChangelrOnicHeaders, put everything into a tarball
and write an email to the requestor

LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 17:52:15"
Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited

B G
CHANGELOG:
30.10.2011: created

30.10.2011: Changed from run.bat to run single
ionization stages in parallel
12.03.2012: Create directories with a date, create all file in
this directory, run them and afterwards make a tarball
and copy that to a directory accessible via wget
then write an email
Send email before start
20.04.2012: Email to the administrator if no RBB files were created
or if "Error" is written in the output file
01.06.2012 The check of the load and if other requests are running is
transfered to checkrun.bat
14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic
17.12.2012: change email text to user
17.12.2012: minor style changes

R R R R R R R B A R R R R A A

HoH B H H: R R R R R R W o W o H: H: R R R R T R R o o o H: H R R R R R R R oW oW oW W W W

ReqgDir=/home/TIRO/requests
cd ${ReqDir}
#

#
RegName=$(Is —t1 ~TIRO/requests/iro_201x | head —1)
cp ${RegName} /home/TIRO/requests/running/
REGFILE=‘echo ${RegName}|cut —c21—-48°

#

# change name to avoid ":"

#

ReqgFile=‘echo ${REGFILE} | sed —e ’'s\:\_\g’‘

#

ReqgDate=‘echo ${ReqFile} | cut —c5-50°

mkdir ${ReqgDate}

mkdir ${ReqDate}/data

mv  ${RegName} /home/TIRO/requests/${ReqgDate}/
cd /home/TIRO/requests/${RegDate}

#

# read the request file
#

i=0

while read line

do i=$[i+1]

readarr[$i]=$%${line}
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echo "$i : ${readarr[$i]}"
done < ${REGFILE}
#
# REGFILE=${readarr[1]}
firstname=${readarr[2]}
lastname=${readarr[3]}
addy=${readarr[4]}
linet=${readarr[5]}
ilow=${readarr[6]}
iup=${readarr[7]}
CAinfo=${readarr[8]}
SCinfo=${readarr[9]}
Tiinfo=${readarr[10]}
Vinfo=${readarr[11]}
CRinfo=${readarr[12]}
MNinfo=${readarr[13]}
FEinfo=${readarr[14]}
COinfo=${readarr[15]}
Nlinfo=${readarr[16]}
#
# send email to notify that the request calculation starts now
#
cat > MAIL <<EOF
Dear ${firstname} ${lastname},

the request sent at ${ReqDate} starts calculating now.
You will be informed when it finished and you can retrieve
the results.

If you have further questions,
please do not hesitate to contact ironic@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TIRO service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TIRO) used to calculate
opacities for this paper was constructed as part of the

activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours
TIRO Team
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Calculation started" ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Calculation started" \
ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
#
REQFILE=${ReqDir}/${ReqDate }/${REGFILE}
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile . Linux_x64 << EOF

${REQFILE}

1

EOF

#

#### now old input files for first run are created
#

cd /home/TIRO/requests/${ReqDate}/

I's

#

# now perform the first run for all elements
#

if test —s ironic_CA_TSTAR.in

then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_CA_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/TSTAR CA.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF

${REQFILE}
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3
1
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_CA
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic *.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_SC_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_SC_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqgDate}/TSTAR_SC.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single.Linux_x64 << EOF
${REQFILE}
3

2
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_SC
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_TI_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_TI_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqDate}/TSTAR_TIl.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single.Linux_x64 << EOF
${REQFILE}
3

3
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_TI
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_V__TSTAR.in
then
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cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_V__TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_V_.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF

${REQFILE}

3

4
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single .Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_V_
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_ CR_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_CR_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’'error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR CR.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single.Linux_x64 << EOF
${REQFILE}
3

5
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_CR
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic *.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_MN_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic. MN_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_MN.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF
${REQFILE}
3

6

EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}
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${iup}
ironic_MN
${RegDate}

EOF

fi

chmod 700 ironic *.job
rm TSTAR_firstrun
#

if test —s ironic_FE_TSTAR.in
then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_FE_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqgDate}/TSTAR_FE.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF

${REQFILE}

3

7

EOF

#

# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}

${iup}

ironic_FE

${ReqDate}

EOF

fi

chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#

if test —s ironic_CO_TSTAR.in
then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic. CO_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqDate}/TSTAR CO.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF

${REQFILE}

3

8

EOF

#

# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux_x64 << EOF
${ilow}

${iup}

ironic_CO

${RegDate}

EOF

fi

chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#

if test —s ironic_NI_TSTAR.in
then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_NI_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
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cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_NI.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single .Linux_x64 << EOF
${REQFILE}

3

9
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single .Linux_x64 << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_NI
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironicx*.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
#
# check if jobfiles are in the directory

#

ReqgDir2=/home/TIRO/requests/${ReqDate}

cd ${ReqDir2}

ReqCount=$(find —L ${ReqgDir2}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’ironic*.job’ | wc —I)
#

# start the third runs

#

if [ $ReqCount —gt 0 ]

then

# start the Ni jobs at first

#

nicount="Is /home/TIRO/requests/${RegDate}/ironic«NIx*.job 2>/dev/null | head —1
if test | —z $nicount

then

cat > Re << eos

while [ \$# —gt 0 ]

do

/home/TIRO/ scripts/startjob.bat \$1
#

#

shift

done

eo0s

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic*NIx.job" \
—print | cut —c21-66°

rm ./Re

fi

#

# then start Fe

#

fecount=‘ls /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic*FEx.job 2>/dev/null | head —1°
if test | —z ${fecount}

then

cat > Re << eos

while [ \$# —gt 0 ]

do

/home/TIRO/ scripts/startjob.bat \$1
#

#

shift

done

e0s

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic*FE=x.job" \
—print | cut —c21-66°

rm ./Re

fi

#
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#

cat > Re << eos
while [ \$# —gt 0 ]
do

/home/TIRO/ scripts/startjob.bat \$1

#

#

shift

done

eos

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic *.job" \

—print | cut —c21-66°

rm ./Re
#

sleep 100
#

# check if there is a process still running

#

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’ | grep IrOnlc | wc | cut —c1—-10°

while [ ${runjobs} —gt 0 ]
do
sleep 60

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’ | grep IrOnlc | wc | cut —c1-10°

done
#

# ok no job is running, then create the atomic—data files

cd ~TIRO/requests/${ReqDate}/data/

pwd
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
~/scripts/ironic_combine_web
#

#

#

.job
.job
.job
.job
.job
.job
.job
.job
.job

CA ${RegDate}
SC ${RegDate}
Tl ${ReqgDate}
V_ ${ReqDate}
CR ${RegDate}
MN ${ReqDate}
FE ${ReqgDate}
CO ${ReqDate}
NI ${ReqgDate}

cat ATOM_ION_CA.dat ATOM_ION_SC.dat ATOM_ION_TI.dat ATOM_ION_V_.dat ATOM_ION_CR. dat \
ATOM_ION_MN. dat ATOM_ION_FE.dat ATOM_ION_CO.dat ATOM_ION_NI.dat > ATOMIC_DATA. dat

#

/home/rauch/IrOnlc/ChangelrOnlcHeaders

#

# now create a directory accessible via wget and put all results into a tarball

#

mkdir /home/TIRO/ public_htmI/TIRO/results/${ReqDate}

cd /home/TIRO/requests/${ReqgDate }/

rm ASC. tgz

tar —czvf ${RegDate}.tgz data/R«A

cp ${RegDate}.tgz /home/TIRO/public_html|/TIRO/results/${RegDate}
chmod 777 /home/TIRO/public_html/TIRO/results/${RegDate}
chmod 644 /home/TIRO/public_html|/TIRO/results/${RegDate}/* tgz

#
# do RBB files exist? if not,

if [ ${count} —gt 1 ]

then

pwd

else

# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF

Dear TIRO Administrator,

there was a problem in the calculation
count1="Is ~TIRO/requests/${ReqgDate}/data/RBBx | wc’
count=‘echo ${countt} | cut —d "

v e

the TIRO run did not produce RBB files for the request from ${ReqgDate}.
Check if there is an error in the command files.

EOF
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#
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

exit

fi

# now check if there is an error or warning message in the TIRO output file
count2="‘grep —i error ~TIRO/requests/${ReqDate}/«xout | we | cut -d *~ ' —f 7°
if [ ${count2} —ge 1 ]

then

# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

there was an error message in the TIRO Output.

Please check this.

EOF

#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

exit

fi

#

# send a mail to notify that the request calculation finished
#

cat > MAIL <<EOF
Dear ${firstname} ${lastname},

the request sent at ${ReqDate} has successfully calculated.
The resulting model atom as well as the RBB and RBF files
were put into a tarball and are accessible via

wget http ://astro.uni—tuebingen.de/~TIRO/TIRO/results/${ReqDate}/${ReqDate}. tgz

If you have further questions,
please do not hesitate to contact ironic@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TIRO service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TIRO) used to calculate
opacities for this paper was constructed as part of the

activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours

TIRO Team

EOF

#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

fi

mv /home/TIRO/requests/running/${REGFILE} /home/TIRO/requests/finished
e
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Listing A.3: Die start job.bat-Prozedur wird aufgerufen, um die einzelnen Querschnittsberechnun-
gen fiir die Ionen zu starten.

#1/bin/bash
B B B G

# Start the job files generated in run_ions.bat
#

# LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:12:27"

#

# Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat
#

# Institute for Astronomy und Astrophysics

# Kepler Center for Astro and Particle Physics
# Eberhard Karls University

# Sand 1

# D—-72076 Tuebingen

# Germany

#

# the use of this procedure is free

# any change is strictly prohibited

#

R R R R B R R R R R R R R A R

# CHANGELOG:

# 12.03.2012: created

#

# 25.05.2012: comments inserted

# 12.06.2012: wait until load is small enough before jobs are started
# 14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic
#

B B B B i G i o

#

# first read the name of the jobfile and the date of the request

#

jobname=‘echo ${1} | cut —c21-70°

ReqDate=‘echo ${1} | cut —c1-20°

#

# go to the directory where the jobfile is located
#

cd /home/TIRO/requests/${ReqgDate }/

#

# start the jobfile and wait for 2 seconds

# start only if there is enough space

# else wait ten minutes and try again

#

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’ | grep TIRO | wc | cut —c1—-10°
while [ ${runjobs} —gt 24 ]

do

sleep 600

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’ | grep TIRO | wc | cut —c1—-10°

done
echo ‘w | head —1' > load.dat
load="‘~rauch/tools/readload.Linux_X86 | tail —1°
while [ ${load} —gt 24 ]
do

sleep 600
echo ‘w | head —1' > load.dat
load="'~rauch/tools/readload.Linux_X86 | tail —1°
done
./${jobname} &
sleep 2
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Listing A.4: Die ironic_combine_web. job-Prozedur wird verwendet, um die Atomdaten der
einzelnen Ionen zusammenzufiigen. Diese Prozedur wurde von der existierenden
ironic_combine.bat-Prozedur abgewandelt.

#1/bin/sh

i i i i i i i i i
This script is used by the run—files to combine the IrOnlc output
files to one atomic data file (ATOM_ION eglt.dat) for pro2. It is
a modified version of ironic_combine

LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:18:43"
Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free

any change is strictly prohibited

RRAR AR BHR AR AR AR AR RH AR AR AR AR AHBHRARAR AR AR B A BA AR AR AR A BA AR AR AR AR HBARH
# CHANGELOG:

# 24.10.2011: created

#

# 12.03.2012: The first line with ATOM and ion in the ATOM_ION_elt. dat
# file was wrong (choose one ATOM _MAIN file)

# Only create an output when an ATOM MAIN file exists

# 14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic
B B i i e i i d
#

#

# stop if the script is not used correctly

# else read the name of the element and the date of the request

#

case ${1} in

’’) echo "usage: ironic_combine_web.job < element >"; exit;;

x) atom=${1}; DATE=${2};;

H R HHHH BRI R ER

esac
# go to the directory where the atomic data is located
cd /home/TIRO/requests/${DATE}/data/

rm Reneu

rm ATOM_ION_${atom}. dat

#

filename=‘ls ATOM_MAIN_${atom}xdat | head —1°

#

# put all atomic data information into one file for the element requested
if [ "${filename}" —ne "" ]

then

cat ${filename} > ATOM_ION ${atom}. dat

fi

#

cat > Reneu << eos

while [ \$# —gt 0 ]

do
cat ATOM_LEVEL ${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM_RBF_${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM _RLU ${atom}\$1«.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM RLL ${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM CBB ${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM_CBF ${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat
cat ATOM_RFF_${atom}\$1x.dat >> ATOM_ION_${atom}. dat

#

shift

done

e0s

#

chmod u=u+x Reneu
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./Reneu ‘find /home/TIRO/requests/${DATE}/data —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ATOM_LEVEL_${\
atom}«" | sort | cut —c61-62 °

rm ./Reneu

#

# write the last ion into the atomic data file
#

lasthelp=‘ls /home/TIRO/requests/${DATE}/data/ATOM_LEVEL ${atom}* | sort —r | cut —c61—62°
last=‘echo ${lasthelp} | cut —c1-2°

last=‘ expr ${last} + 1°

#

count=‘ls ATOM_MAIN_${atom}*.dat | wc —I°

if [ ${count} —gt 0 ]

then

cat >> ATOM_ION_${atom}.dat <<EOF

L

${atom}0${last}01A NONE 0.000000000000E+00 1.00000
0

EOF

else

touch ATOM_ION_${atom}. dat
fi
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Listing A.5: Die ChangeIrOnIcHeaders-Prozedur wird verwendet, um die Querschnitte in das von
TMAP verwendete Format umzuwandeln. Sie existierte bereits vor dieser Arbeit und wurde
nicht verdndert.

#1/bin/sh

#

# procedure to change headers of IrOnic files to the standard TMAP input format
#

#
# save original IrOnlc data
#
tar —czf ASC.tgz =x.asc
#
# convert RBB headers
#
if test —s csc_convert_rbb.in
then
rm csc_convert_rbb.in
fi
Is —1 RBBx.asc | wc —| > csc_convert_rbb.in
echo "true" >> csc_convert_rbb.in
echo "asc" >> csc_convert_rbb.in
echo "asc" >> ¢sc_convert_rbb.in

Is —1 RBBx.asc >> csc_convert_rbb.in
/atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/csc_convert_rbb

#
# convert RBF headers
#
if test —s csc_convert_rbf.in
then
rm csc_convert_rbf.in
fi
Is —1 RBFx.asc | wc —| > csc_convert_rbf.in
echo "true" >> csc_convert_rbf.in
echo "asc" >> csc_convert_rbf.in
echo "asc" >> csc_convert_rbf.in

Is —1 RBFx.asc >> csc_convert_rbf.in
/atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/csc_convert_rbf
#

# eliminate extensions

#

/atmosarray/rauch/IrOnlc/asc_without_ext

chmod 640 RxA

chgrp atmos RxA
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Listing A.6: Die run_inter . sh-Prozedur priift mit Hilfe von interpol. sh, ob eine Interpolation

der Querschnitte aus Datenbankwerten méglich ist. Ansonsten werden die Querschnitte wie
mit run_ions.bat berechnet.

#1/bin/sh
R R R R R R R R R R R R R AR

# Read a request file and check if interpolation between database

# values is possible. Else create the x.in file (old format),

# perform the first run (TSAR), create x.in and x.job files

# for the third run, perform it, combine all model atom parts to one
# model atom, run ChangelrOnilcHeaders, put everything into a tarball
# and write an email to the requestor

#

# LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:22:15"

#

# Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat

#

# Institute for Astronomy und Astrophysics

# Kepler Center for Astro and Particle Physics

# Eberhard Karls University

# Sand 1

# D—72076 Tuebingen

# Germany

#

# the use of this procedure is free

# any change is strictly prohibited
G i i i i i e i e o g d
# CHANGELOG:

# 15.10.2012: changed run_ions.sh to first interpolate between database
# values and using the user frequency grid

# 14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic
# 17.12.2012: change email text to user

#

i i i i i e i o i

#

#

ReqgDir=/home/TIRO/requests
cd ${ReqDir}
#

#

#
#
#

RegName=$(1ls —t1 ~TIRO/requests/tes_201x | tail —1)
cp ${RegName} /home/TIRO/requests/running/
REGFILE=‘echo ${RegName}|cut —c21—-48°

change name to avoid ":"

ReqFile=‘echo ${REGFILE} | sed —e ’s\:\_\g’"

#

ReqDate=‘echo ${ReqFile} | cut —c5-50°

mkdir ${ReqgDate}

mkdir ${ReqDate}/data

mv  ${RegName} /home/TIRO/requests/${ReqgDate}/
cd /home/TIRO/requests/${RegDate}

#
#
#

read the request file

0

while read line
do i=$[i+1]

readarr[$i]=${line}
echo "$i : ${readarr[$i]}"

done < $REGFILE

#
#

REGFILE=${readarr[1]}
echo $REGFILE
firstname=%${readarr[2
lastname=${readarr[3
addy=${readarr[4
linet=${readarr[5
ilow=${readarr[6
iup=${readarr[7

}
}
}
}
}
}
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CAinfo=${readarr[8]}
SCinfo=${readarr[9]}
Tlinfo=${readarr[10]}
Vinfo=${readarr[11]}
CRinfo=${readarr[12]}
MNinfo=${readarr[13]}
FEinfo=${readarr[14]}
COinfo=${readarr[15]}
Nlinfo=${readarr[16]}
FGRID=${readarr[17]}
# first check or create frequency grid
if [ "${FGRID}" == "syn" ]
then
lambdamin=${readarr[18]}
lambdamax=${readarr[19]}
delta=${readarr[20]}
/home/rauch/bimod/prep_conts_man${sys} > F BASE << eos
${lambdamin} ${lambdamax} ${delta}
eos
${Bl}/setf2${sys} 2>/dev/null << eos
${linet}
PRINT ASCII
1.30E+16
—1
30 10
eos
if test —s FGRID
then
cp FGRID /home/TIRO/requests/${ReqDate}/${ReqDate}. setf2
else
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Frequency grid problem,${RegDate} " \
ironic@listserv.uni—tuebingen.de
fi
cd /home/TIRO/requests/${ReqDate}/
fi
if [ "${FGRID}" == "mod" ]
then
lambdamini=${readarr[18]}
lambdamaxi1=${readarr[19]}
points=${readarr[20]}
echo ${lambdamini}
echo ${lambdamaxi}
echo ${points}
/home/TIRO/FORTRAN/ fgrid_user . Linux_x64 <<EOF
${lambdamini1} ${lambdamaxi1} ${points}
EOF
mv output_user.seft2 ${ReqDate}.setf2
fi
if [ "${FGRID}" == "ind" ]
then
frequgrid=${readarr[18]}
echo ${frequgrid}
mv /home/TIRO/requests/upload/${frequgrid} /home/TIRO/requests/${ReqDate}/${ReqDate}. setf2
fi
#
# check if interpolation is possible, interpolate and exit
#
/home/TIRO/scripts/interpol.sh ${CAinfo} ${SCinfo} ${Tlinfo} ${Vinfo} ${CRinfo} ${MNinfo} ${\
FEinfo} ${COQOinfo} ${Nlinfo} \
${linet} ${ilow} ${iup} ${RegDate} ${addy} ${REGFILE} ${firstname} ${lastname} 2> ${ReqgDate}\
_err > ${RegDate}_out
exit_code=%$?

#

count3=‘grep —i PGF ~TIRO/requests/${ReqDate}/${ReqDate}_err | wc | cut -d ' ' —f 7¢
if [ ${count3} —ge 1 ]

then

# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

there was an error message in the FORTRAN output.
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Please check this.
EOF
#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

rm MAIL
#
exit
fi
#
# if interpolation is not possible, start calculation on users FGRID
#
if [ ${exit_code} == 3 ]
then
#
# send email to notify that the request calculation starts now
#
cat > MAIL <<EOF
Dear ${firstname} ${lastname},

the request sent at ${ReqDate} starts calculating now.
You will be informed when it finished and you can
retrieve the results.

If you have further questions,
please do not hesitate to contact ironic@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TIRO service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TIRO) used to calculate
opacities for this paper was constructed as part of the

activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours
TIRO Team
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Calculation started" ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Calculation started" \
ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
#
#
REQFILE=${ReqDir}/${ReqDate }/${REGFILE}
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile .Linux << EOF

${REQFILE}

1

EOF

#

#### now old input files for first run are created
#

cd /home/TIRO/requests/${ReqgDate}/

I's

#

# now perform the first run for all elements
#

if test —s ironic_CA_TSTAR.in

then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_CA_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/TSTAR _CA.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}

3

1
${ReqDate}
EOF
#
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# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_CA
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironicx*.job
rm TSTAR_firstrun

#
fi
if test —s ironic_SC_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_SC_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’'error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_SC.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}
3
2
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_SC
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_TI TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_TI_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_TI.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}
3
3
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_TI
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_V__TSTAR.in
then

cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_V__TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
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nice —19 ./jobrun >& STDOUT

egrep —i ’'error|warning’ STDOUT

rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqDate}/TSTAR_V_.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}

3

4

${RegDate}

EOF

#

# create the jobfile for the third run

/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF

${ilow}

${iup}

ironic_V_

${RegDate}

EOF

chmod 700 ironic*.job

rm TSTAR_firstrun

#

fi

if test —s ironic_CR_TSTAR.in

then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_ CR_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR CR.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}

3

5
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_CR
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic *.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_MN_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic. MN_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR_MN.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}
3

6
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
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${ilow}
${iup}
ironic_MN
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic «.job
rm TSTAR_firstrun

#
fi
if test —s ironic_FE_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_FE_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’'error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR FE.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}
3
7
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_FE
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_CO_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic. CO_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
rm jobrun
rm ironic_input.dat
# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${RegDate}/TSTAR CO.dat TSTAR_firstrun
/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF
${REQFILE}
3
8
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_CO
${RegDate}
EOF

chmod 700 ironic x.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
if test —s ironic_NI_TSTAR.in
then
cp /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic_NI_TSTAR.in ironic_input.dat
cp /atmosarray/rauch/bin/ironic/linux/ironic_tstar.Linux_n64 jobrun
nice —19 ./jobrun >& STDOUT
egrep —i ’error|warning’ STDOUT
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rm jobrun

rm ironic_input.dat

# now create the in file for the third run with the correct TSTAR values
cp ~/requests/${ReqgDate}/TSTAR_NI.dat TSTAR_firstrun

/home/TIRO/FORTRAN/ create_infile_single_fgrid.Linux << EOF

${REQFILE}

3

9
${RegDate}
EOF
#
# create the jobfile for the third run
/home/TIRO/FORTRAN/ create_jobfile_single.Linux << EOF
${ilow}
${iup}
ironic_NI
${RegDate}
EOF
chmod 700 ironic *.job
rm TSTAR_firstrun
#
fi
#
# check if jobfiles are in the directory
#
RegDir2=/home/TIRO/requests/${RegDate}
echo ${ReqgDir2}
cd ${ReqDir2}
ReqCount=$(find —L ${ReqgDir2}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’ironic *.job’
echo ${ReqCount}
#
# start the third runs
#
if [ $ReqCount —gt 0 ]
then
# start the Ni jobs at first
#

| we —1I)

nicount=‘ls /home/TIRO/requests/${RegDate}/ironic«NIx.job 2>/dev/null | head —1°

if test | —z $nicount
then

cat > Re << eos

while [ \$# —gt 0 ]
do

/home/TIRO/ scripts/startjob.bat \$1
shift

done

eos

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic*NIx.job" \

—print | cut —c21-66°

rm ./Re

fi

#

# then start Fe

#

fecount=‘ls /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ironic*FEx.job 2>/dev/null | head —1°
if test | —z $fecount

then

cat > Re << eos

while [ \$# —gt 0 ]

do

/home/TIRO/ scripts/startjob.bat \$1
shift

done

eos

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic*FEx.job" \

—print | cut —c21-66°
rm ./Re
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fi

#

#

cat > Re << eos

while [ \$# —gt 0 ]

do

/home/TIRO/scripts/startjob.bat \$1
shift

done

eos

#

chmod u=u+x Re

./Re ‘find /home/TIRO/requests/${ReqDate}/ —mindepth 1 —maxdepth 1 —name "ironic *.job" \
—print | cut —c21-66°

rm ./Re

#

sleep 10

#

# check if there is a process still running:
#

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’' | grep IrOnlc | wc | cut —c1—-10°
while [ ${runjobs} —gt 0 ]
do

sleep 60

runjobs=‘ ps —aefl | grep '0 R TIRO’ | grep IrOnlc | wc | cut —c1-10°

done
#
# ok no job is running, then create the atomic—data files
cd ~TIRO/requests/${ReqDate}/data/
pwd
~/scripts/ironic_combine_web.job CA ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job SC ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job Tl ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job V_ ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job CR ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job MN ${ReqDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job FE ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job CO ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job NI ${RegDate}
#
#
#
cat ATOM_ION_CA.dat ATOM_ION_SC.dat ATOM_ION_TI.dat ATOM_ION_V_.dat ATOM_ION_CR.dat \
ATOM_ION_MN. dat ATOM_ION_FE.dat ATOM_ION_CO.dat ATOM_ION_NI.dat > ATOMIC_DATA. dat
#
/home/rauch/IrOnlc/ChangelrOnicHeaders
#
# now create a directory accessible via wget and put all results into a tarball
#
mkdir /home/TIRO/ public_html|/TIRO/results/${ReqDate}
cd /home/TIRO/requests/${ReqgDate }/
rm ASC. tgz
tar —czvf ${RegDate}.tgz data/R«A
cp ${RegDate}.tgz /home/TIRO/public_html|/TIRO/results/${RegDate}
chmod 777 /home/TIRO/public_html/TIRO/results/${RegDate}
chmod 644 /home/TIRO/public_html/TIRO/results/${RegDate}/*tgz
#
# do RBB files exist? if not, there was a problem in the calculation
count1i="Is ~TIRO/requests/${ReqDate}/data/RBBx | wc’

count=‘echo $countt | cut —d " " —f1°
if [ $count —gt 1 ]

then

pwd

else

# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

the TIRO run did not produce RBB files for the request from ${ReqDate}.

Check if there is an error in the command files .
EOF
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#
/fusr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

exit

#

fi

# now check if there is an error or warning message in the TIRO output file
count2=‘grep —i error ~TIRO/requests/${RegDate}/*out | w¢ | cut —-d ' ' —f 7°
if [ $count2 —ge 1 ]

then

# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

there was an error message in the TIRO Output.
Please check this.
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
#
exit
#
fi
#
# send a mail to notify that the request calculation finished
#
cat > MAIL <<EOF
Dear ${firstname} ${lastname},

the request sent at ${ReqDate} has successfully calculated.
The resulting model atom as well as the RBB and RBF files
were put into a tarball and are accessible via

wget http ://astro.uni—tuebingen.de/~TIRO/TIRO/results/${ReqDate}/${ReqDate}. tgz

If you have further questions,
please do not hesitate to contact ironic@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TIRO service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TIRO) used to calculate
opacities for this paper was constructed as part of the

activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours

TIRO Team

EOF

#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

fi

#

mv /home/TIRO/requests/running/${REGFILE} /home/TIRO/requests/finished
fi

AR RAHHAA A AR AR AR HAA AR AR AR AR RAA R AR
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Listing A.7: Die interpol . sh-Prozedur priift, ob eine Interpolation der Querschnitte aus der Daten-
bank auf die vom Nutzer gewiinschten Werte mdglich ist und fiithrt diese gegebenenfalls
durch.

#1/bin/sh

HHAH A AR AR AR AR AR AR R R AR AR AR RA A
This procedure checks if interpolation between database

values is possible and starts the interpolation

LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:24:18"
Copyright 2012 — 2013 by E. Mueller—Ringat

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited
B B A R B B R R A S A R A A A
# CHANGELOG:

# 15.11.2012: created

# 14.12.2012: change location, the new user is TIRO instead of ironic
# 17.12.2012: change email text to user
B R R A A A R A A A A
#

abunCA=$%${2}

typeCA=${3}

kindCA=${4}

abunSC=${6}

typeSC=%${7}

kindSC=${8}

abunTI=${10}

typeTI=${11}

kindTI=${12}

abunV_=${14}

typeV_=${15}

kindV_=${16}

abunCR=${18}

typeCR=${19}

kindCR=${20}

abunMN=${22}

typeMN=${23}

kindMN=${24}

abunFE=${26}

typeFE=${27}

kindFE=${28}

abunCO=${30}

typeCO=${31}

kindCO=${32}

abunNI=${34}

typeNI=${35}

kindNI1=${36}

Tline=${37}

llow=${38}

lup=${39}

FGRID=${40}

addy=${41}

REGFILE=${42}

firstname=${43}

lastname=%${44}

#

inter="no"

Tup="0"

Tlow="0"

if [ "${Tline}" —ge "20000" ] && [ "${Tline}" —It "40000" ]
then

Tup=40000

HEHR R BRI
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Tlow=20000
fi

if ["$
then
Tup=60000
Tlow=40000
fi

if [ "$
then
Tup=80000
Tlow=60000
fi

if [
then
Tup=100000
Tlow=80000
fi

if [
then
Tup=120000
Tlow=100000
fi

if [
then
Tup=140000
Tlow=120000
fi

if [
then
Tup=160000
Tlow=140000
fi

if ["$
then
Tup=180000
Tlow=160000
fi

if ["$
then
Tup=200000

Tlow=180000

fi
# stop if Tline is larger than
#

if [ "$
then
exit 3
fi

if [ "$
then
exit 3
fi

{Tline}" —ge "40000"

{Tline}" —ge "60000"

"${Tline}" —ge "80000"

"${Tline}" —ge "100000" ]

"${Tline}" —ge "120000" ]

"${Tline}" —ge "140000" ]

{Tline}" —ge "160000" ]

{Tline}" —ge "180000" ]

(Tup}" == "0" |

${Tlow}" == "0" ]

"${kindSC}"
"${kindV_}"

"${kindMN} "
"${kindCO}" ]

®»
=2
=
S5
o
_|
|| B
=

R [ (|

[ "${kindFE}"
individual" ]

then

if [ "${typeCA

3" "${typeSC}"
[ HypeTw

- "${typeV_}"
= "${typeMN}"
= "${typeCO}" ]

[ "${typeCR
[ ${typeFE}
then
inter="individual"
fi
fi
#
if [ "${kindCA}"
[ "${KkindTI}"
[ "${kindCR}"

"${kindSC} "
"${kindV_}"
"${kindMN} "

] && [

] & [

] && [

"${Tline}" —It
"${Tline}" —It
"${Tline}" —It
8& [ "${Tline}" —It
8& [ "${Tline}"
8& [ "${Tline}"
8& [ "${Tline}"
8& [

"${Tline}"

200000 or less than

] &
] &
] &
8& |

] &&
] &&
] &&
&& [ "${typeCO}" ==

] && |
] && [

[ "${kindSC}" ==
[ "${kindV_}" ==
[ "${kindMN}" ==
"${kindCO}" == "$

[ "${typeSC}" ==
[ "${typeV_}" ==
[ "${typeMN}" ==
$

"${kindSC}" ==
"${kindV_}" ==
] & [ "${kindMN}" ==

"60000" ]

"80000" ]

"100000" ]

"120000" ]

"140000" ]

"160000" ]

"180000" ]

"200000" ]

20000

"${kindTI}"
"${kindCR}"
"${kindFE}"
{kindNI}" ] &

] && \
] 8& \
] && \
& [ "${kindNI}" == "\

&& \
&& \
&& \
[ "${typeNI}" ==

"${typeTI}" ]
"${typeCR}" ]
"${typeFE}" ]
"${typeNI}" ] &&

"${kindTI}" ]
"${kindCR}" ]
"${kindFE}" ]

&& \
&& \
&& \
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[ "${kindFE}" == "${kindCO}" | &% [ "${kindCO}" == "${kindNI}" ] && [ "${kindNI}" == "generic"\
|

then
if [ "${typeCA}" == "${typeSC}" ] && [ "${typeSC}" == "${typeTI}" ] && \
[ "${typeTI}" == ${typeV_}" ] && [ "${typeV_}" == "${typeCR}" ] && \
[ "${typeCR}" == "${typeMN}" ] && [ "${typeMN}" == "${typeFE}" ] && \
[ "${typeFE}" == "${typeCO}" ] && [ "${typeCO}" == "${typeNI}" | && [ "${typeNI}" == "LIN" ]

then
abundcheck="no"
abundcheck = ‘/home/TIRO/FORTRAN/check . Linux_x64 <<EOF
1

$abunCA
$abunSC

$abunTlI
$abunV_
$abunCR
$abunMN

$abunFE
$abunCO

$abunNI

EOF

if [ "$abundcheck" == " yes" ]
then
inter="generic"
fi
fi
fi

#
if [ "${kindCA}" == "${kindSC}" ] & [ "${kindSC}" == "${kindTI}" ] && \
[ "${kindTI}" == ${k|ndV }" ] && [ "${kindV_}" == "${kindCR}" ] && \
[ "${kindCR}" == "${kindMN}" ] && [ "${kindMN}" == "${kindCO}" ] && \
[ "${kindFE}" I= "${kindCO}" ] && [ "${kindCO}" I= "${kindNI}" ] && [ "${kindCO}" == "generic"\
]
then
if [ "${typeCA}" == "${typeSC}" ] && [ "${typeSC}" == "${typeTI}" ] && \
[ "${typeTl}" == "${typeV_}" ] && [ "${typeV_}" == "${typeCR}" ] && \
[ "${typeCR}" == "${typeMN}" ] && [ "${typeMN}" == "${typeCO}" ] && \
[ "${typeCO}" == "LIN" ]

then
abundcheck="no"
abundcheck = ‘/home/TIRO/FORTRAN/check. Linux_x64 <<EOF
2

${abunCA}
${abunSC}
${abunTI}
${abunV_}
${abunCR}
${abunMN}
${abunCO}

EOF

if [ "${abundcheck}" == " yes" ]
then
inter="genpart"

fi

fi

fi
#

if [ "${inter}" == "no" ]
then

exit 3

fi
#

if [ "${inter}" == "generic" ]
then
# read RBB and RBF and new FGRID and interpolate, move new RBB and RBF to directory
/home/TIRO/FORTRAN/ Interpol . Linux_x64 <<EOF
1
${llow}
${lup}
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${Tline}

${Tlow}

${Tup}

${FGRID}

EOF

RegDate=${FGRID}

cp /ironicdata/database/solar/generic/${Tlow}/ATOM x_CAx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

fi

#

if [ "${inter}" == "genpart" ]

then

# read RBB and RBF and new FGRID and interpolate , move new RBB and RBF to directory
/home/TIRO/FORTRAN/ Interpol.Linux_x64 <<EOF

2

${llow}

${lup}

${Tline}

${Tlow}

${Tup}

${FGRID}

EOF

# now for Fe and Ni

/home/TIRO/FORTRAN/ Interpol . Linux_x64 <<EOF

4

${llow}

${lup}

${Tline}

${Tlow}

${Tup}

${FGRID}

EOF

ReqDate=${FGRID}

cp /ironicdata/database/solar/genpart/${Tlow}/ATOM x_CAx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/${Tlow}/ATOM x_FE=x.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/${Tlow}/ATOM x_NIx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

fi

#

if [ "${inter}" == "individual" ]

then

# all elements: read RBB and RBF and new FGRID and interpolate ,

# move new RBB and RBF to directory

/home/TIRO/FORTRAN/ Interpol.Linux_x64 <<EOF

3

${llow}

${lup}

${Tline}

${Tlow}

${Tup}

${FGRID}

EOF

cp /ironicdata/database/solar/individual/Ca/${Tlow}/ATOM x_CAx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/ data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/Sc/${Tlow}/ATOM x_SCx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/Ti/${Tlow}/ATOM x_Tlx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/V_/${Tlow}/ATOM x_V_x.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/Cr/${Tlow}/ATOM x_CRx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual /Mn/${Tlow }/ATOM_ x MN=x.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/Fe/${Tlow}/ATOM x_FE=«.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual /Co/${Tlow}/ATOM x COx.dat \
~TIRO/requests/${RegDate}/data/

cp /ironicdata/database/solar/individual/Ni/${Tlow}/ATOM x_NIx.dat \
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~TIRO/requests/${RegDate }/ data/
fi
#
#
if test —s ~TIRO/requests/${FGRID}/${FGRID}. setf2wrong
then
# mail to the Administrator
cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

there is something wrong with the input frequency grid. Check if its lower limit is 10*2 and \
its upper limit 10718 and if the points are monotonically increasing.

EOF

#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

rm MAIL

#

exit

fi

# ok RBB and RBF are created, then create the atomic—data files
RegDate=${FGRID}

cd ~TIRO/requests/${RegDate}/data/

#

if [ "${inter}" == "generic" ]

then

~/scripts/ironic_combine_web.job CA ${RegDate}

fi

if [ "${inter}" == "genpart" ]

then

~/scripts/ironic_combine_web.job CA ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job FE ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job NI ${RegDate}

fi

if [ "${inter}" == "individual" ]

then

~/scripts/ironic_combine_web.job CA ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job SC ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job TI ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job V_ ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job CR ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job MN ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job FE ${ReqDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job CO ${RegDate}
~/scripts/ironic_combine_web.job NI ${ReqDate}

fi

#

#

#

cat ATOM_ION_CA.dat ATOM_ION_SC.dat ATOM_ION_TI.dat ATOM_ION_V_.dat ATOM_ION_CR.dat \
ATOM_ION_MN. dat ATOM_ION_FE.dat ATOM_ION_CO.dat ATOM_ION_NI.dat > ATOMIC_DATA. dat
#

#

# now create a directory accessible via wget and put all results into a tarball
#

mkdir /home/TIRO/public_html|/TIRO/results/${ReqDate}

cd /home/TIRO/requests/${ReqDate}/

rm ASC. tgz

tar —czvf ${ReqgDate}.tgz data/RxA

cp ${RegDate}.tgz /home/TIRO/public_html|/TIRO/results/${RegDate}
chmod 777 /home/TIRO/public_html/TIRO/results/${RegDate}
chmod 644 /home/TIRO/public_htmI/TIRO/results /${RegDate}/* tgz
#

# do RBB files exist? if not, there was a problem in creation
count1="Is ~TIRO/requests/${ReqgDate}/data/RBBx | wc"’

count=‘echo $counti | cut —d " " —f1°
if [ ${count} —gt 1 ]

then

pwd

else

# mail to the Administrator
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cat > MAIL <<EOF
Dear TIRO Administrator,

the TIRO run did not produce RBB files for the request from ${ReqgDate}.
Check if there is an error in the command files .
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Error" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
#
exit
#
fi
# send a mail to notify that the request calculation finished
#
cat > MAIL <<EOF
Dear ${firstname} ${lastname},

the request sent at ${ReqDate} has successfully calculated.
The resulting model atom as well as the RBB and RBF files
were put into a tarball and are accessible via

wget http ://astro.uni—tuebingen.de/~TIRO/TIRO/results/${ReqDate}/${ReqDate}. tgz

If you have further questions,
please do not hesitate to contact ironic@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TIRO service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TIRO) used to calculate
opacities for this paper was constructed as part of the

activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours

TIRO Team

EOF

#

/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TIRO" —s "TIRO: Results" ironic@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

#

#

mv /home/TIRO/requests/running/${REGFILE} /home/TIRO/requests/finished
A A A A A A A R R A i
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Listing A.8: Die Steuerdatei ironic_CaSc.in.

e B e e e e i i e e
#

FREE DESCRIPTION OF THE (GENERIC) ATOM:

Ca+Sc, ionization stages Il — V (=01-04)

#

NUMBER OF (GENERIC) IONIZATION STAGES:

4

#

# choose 3/4 of Teff

LINE TEMPERATURE:

52500

#

ELECTRON DENSITY 1:

0.0

ELECTRON DENSITY 2:

1.0E16

#

FORMAT OF THE CROSS SECTION FILES (asc/bin):
asc

#

CALCULATE VOIGT PROFILE FOR v = (nue — nue0)/delta_dop <= v_max []:
1000000000

#

CREATE THE ATOM_LEVEL FILES ONLY (true/false):
false

#

PATH TO THE FREQUENCY GRID FILE:
/home/ringat/IrOnlc/generic_ionisationsstufentest/HCaFe_generic. setf2
AR A AR AR AR AR AR AR AR AR AR AR R AR A
IDENTIFIER OF THIS (GENERIC) IONIZATION STAGE:
CA 01 Tstar only

CHARGE :

1

ELEMENT :

CA SC

Z:

20 21

MASS:

40.08 44.96

RATIO:

11

T_STAR:

35501.00

SPLIT NIVEAUS BY PARITY (true/false):

false

#

FILE SELECTION INDICATOR (kur_lin/opa_rbb):

kur_lin kur_lin

#

PATH TO THE LEVEL-FILE:

/atom/kuruczData/GF2001.GAM /atom/kuruczData/GF2101.GAM
#

PATH TO THE LINE-FILE:

/atom/kuruczData/GF2001.LIN /atom/kuruczData/GF2101.LIN
#

PATH TO THE OPACITY RBF FILE:

none none

#

BORDER ALL OR EVE:

95752

BORDER EMPTY OR ODD:

95752

B 0 B B B B B e
IDENTIFIER OF THIS (GENERIC) IONIZATION STAGE:

CA 02

CHARGE :

2

ELEMENT :

CA SC

Z:
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20 21
MASS:

40.08 44.96
RATIO:

11
T _STAR:

20936.7
SPLIT NIVEAUS BY PARITY (true/false):
false
#

FILE SELECTION INDICATOR (kur_lin/opa_rbb):
kur_lin kur_lin
#

PATH TO THE LEVEL-FILE:

/atom/kuruczData/GF2002.GAM /atom/kuruczData/GF2102.GAM
#

PATH TO THE LINE—FILE:

/atom/kuruczData/GF2002.LIN /atom/kuruczData/GF2102.LIN
#

PATH TO THE OPACITY RBF FILE:

none none

#
#
BORDER ALL OR EVE:

50000 100000 150000 200000 275000 350000 410642
BORDER EMPTY OR ODD:

50000 100000 150000 200000 275000 350000 410642
B B B 0 B B 0 B
IDENTIFIER OF THIS (GENERIC) IONIZATION STAGE:
CA 03
CHARGE :

3
ELEMENT :
CA SC

Z.

20 21

MASS:

40.08 44.96

RATIO:

11

T STAR:

38214.2

SPLIT NIVEAUS BY PARITY (true/false):
false

#

FILE SELECTION INDICATOR (kur_lin/opa_rbb):
kur_lin kur_lin

#
PATH TO THE LEVEL-FILE:

/atom/kuruczData/GF2003.GAM /atom/kuruczData/GF2103.GAM
#

PATH TO THE LINE-FILE:

/atom/kuruczData/GF2003.LIN /atom/kuruczData/GF2103.LIN
#

PATH TO THE OPACITY RBF FILE:
none none

#

BORDER ALL OR EVE:

30000 160000 220000 270000 360000 450000 542600
BORDER EMPTY OR ODD:

30000 160000 220000 270000 360000 450000 542600
RERRRH A RAR AR AR AR RA AR AR AR AR AR RA AR AR AR R RA AR AR AR AR R RH AR AR AR AR RARAR AR AARH
IDENTIFIER OF THIS (GENERIC) IONIZATION STAGE:

CA 04
CHARGE::
4
ELEMENT :
CA SC
Z.

20 21
MASS:
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40.08 44.96

RATIO:

11

T STAR:

48329.5

SPLIT NIVEAUS BY PARITY (true/false):

false

#

FILE SELECTION INDICATOR (kur_lin/opa_rbb):
kur_lin kur_lin

#

PATH TO THE LEVEL-FILE:
/atom/kuruczData/GF2004.GAM /atom/kuruczData/GF2104.GAM

#

PATH TO THE LINE—FILE:

/atom/kuruczData/GF2004.LIN /atom/kuruczData/GF2104.LIN
#

PATH TO THE OPACITY RBF FILE:

none none

#

BORDER ALL OR EVE:

97371 194742 292113 389484 486855 584226 681600
BORDER EMPTY OR ODD:

97371 194742 292113 389484 486855 584226 681600
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Listing A.9: Die Steuerdatei ironic_CaSc. job.

#1/bin/sh

set +x;. ${HOME}/. jobstart

# do not edit the beginning of this file
e

## own job following ##
HHAHHAHHABHAAHAARHAHA A

#

# IrOnlc job file

# Version 21-Jan—2011 09:12:13

#

#———— Input Paths & File Definitions: Edit this part only! —

#

# IRONIC_OPT: ironic_high shifts output ionization stages
# by one towards higher stages

# MODEL: IrOnlc subdirectory

# ATOM: identification of IrOnlc job and input files
# MAIN_PROGRAM: ironic_tstar for 1st IrOnlc run

# ironic for 2nd and 3rd IrOnlc run

# DATA: individual data directory

IRONIC_OPT=ironic
IRONIC_BIN=/atmosarray /TMAD/ bin /${IRONIC_OPT}/ linux
IRONIC_DIR=/atmosarray/${LOGNAME}/ IrOnlc

MODEL=generic_ionisationsstufentest
ATOM=CaSc_generic

MAIN_PROGRAM=${IRONIC_BIN}/ironic_tstar$ {sys}
#MAIN_PROGRAM=${IRONIC_BIN}/ironic$ {sys}

RUN_NAME=IrOnlc_$ {ATOM}

IRONIC_PATH=${IRONIC_DIR}/${MODEL}
DATA=${IRONIC_PATH}/data_CaSc_generic

INPUT=${IRONIC_PATH}/ironic_$ {ATOM}. in
OUTPUT=${IRONIC_PATH}/ironic_$ {ATOM}. out

# Make Output—Data Directory ——
if test | —s ${DATA}
then
mkdir —p ${DATA}
fi

# Data Allocation —
cp ${INPUT} ironic_input.dat

cp ${MAIN PROGRAM} ${RUN _NAME}

# Main Program Execution —
clear

echo " ‘date ‘: executing IrOnlc@${HOSTNAME} (${TMPDIR})"

nice —19 ./${RUN_NAME} >& STDOUT

egrep —i ’'error|warning’ STDOUT
echo "‘date ‘: IrOnlc finished, copying data and cleaning up now"
# Data Storing & Clean Up —

rm ${RUN_NAME}

rm ironic_input.dat
mv STDOUT ${OUTPUT}
mv ${DATA}

# do not edit the rest of this file
HEBBB BB BB UH U R ARG
set +x; ${HOME}/.jobend ${TMPDIR}
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B. TMAW-Prozeduren

B.1. Die Hauptprozeduren

Wie bereits in Kapitel 3.4 beschrieben, werden die Parameter, die iiber die Webseite eingegeben wer-
den, in Request-Dateien gespeichert. Die Prozedur checkreq. sh wird regelméBig automatisch auf
allen Vierkernrechnern des IAAT, sowie auf vier Zweikernrechnern und dem GAVO @IAAT-Server aus-
gefiihrt. Es iiberpriift, ob auf dem jeweiligen Rechner genug Rechenkapazitit frei ist und garantiert, dass
maximal eine bestimmte Anzahl an Requests pro Rechner gestartet wird. Fiir den Start der Berechnung
der einzelnen Request-Dateien ruft es die Prozedur TMAW_iaat_run.shauf. TMAW_iaat_run.sh
iibernimmt die Email-Kommunikation mit dem Nutzer und Administrator und startet die Prozedur
TMAW_iaat_prepare.sh zur Vorbereitung der Atomdaten und Frequenzgitter sowie zur Uberprii-
fung der Parameter und Erstellung der Programmdatei. Aulerdem startet TMAW_iaat_run.sh die
TMAW_iaat_jobfile.sh-Prozedur, die die verschiedenen Rechenschritte zur Erzeugung des Mo-
dells und synthetischen Spektrums durchfiihrt. Diese Prozeduren waren schon zu Beginn der Arbeit
vorhanden und wurden modifiziert. Da gleichzeitig mehrere GAVO-Mitarbeiter an dieser Prozeduren ge-
arbeitet haben, sind die Anderungen von mehreren Personen durchgefiihrt worden. Sie fithren einzelne
Programme von TMAP aus, die im TMAP User’s Guide! beschrieben werden. Der Stand der Prozeduren
am 25.01.2013 (sofern nicht anders angegeben) wird im Folgenden gelistet.

'nttp://astro.uni-tuebingen.de/~TMAP/UserGuide/UserGuide.pdf
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Listing A.10: Die checkreq. sh-Prozedur zur Uberpriifung freier Rechenkapazitiit und Vermeidung
von Mehrfachberechnungen auf dem selben Rechner. Diese Prozedur war bereits zu Be-
ginn dieser Arbeit vorhanden und wurde leicht modifiziert.

#1/bin/sh

HHAHHAH AR AR AR AR AR H AR R AR HAA A A
This script is used every few minutes in order to check whether
a TMAW request is waiting

LAST_MODIFICATION="24—Jan—2013 18:27:05"
Copyright 2003—2013 by TMAW team

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited
RARH AR AR R AR AR AR AR AR AR AR AR AR AR AR AR AA
# CHANGELOG:
30.10.2006 creation of the script
26.10.2007 multi—machine usage
one job/machine according to IAAT laws
07.03.2008 start mail
22.11.2008 introduced grid—job handling
24.11.2008 iaat/grid compute—resource selection
27.01.2009 name convention changed
18.09.2009 bug — mv of running directory — eliminated
08.12.2009 ssh problems, request directory changed
10.12.2009 "sleeps" for different machines to avoid
same request fetches by different machines
28.01.2010 use all BN PC |l—type machines (4 cores)
on the IAAT cluster
(cron jobs start checkreq.sh every 5 min),
one job/machine, two jobs each on weekends
22.10.2010 change RUNCOUNT to look for xreq_x instead
of xreq_iaatx because of postGRID—jobs
16.12.2010 check if load is < 3 before jobstart
24.05.2011 for grid requests write an email for
the first and last processed job only
09.06.2011 use only one executable for a grid of models
check if it is there before start
22.08.2011 max. 12 jobs can be calculated on aitp20
23.08.2011 load is set with ~rauch/tools/readload.Linux_X86
15.10.2011 loadmax/runmax error corrected
30.11.2011 start only if no previous model is still compiling
(if no bimod/TMAW_preparing exists)
07.12.2011 create a TMAW preparing file after start
28.12.2011 if grid requests are present, process them first
06.03.2012 TMAW _preparing is generated only when request starts
15.03.2012 change head to tail for the Is command that takes
the latestrequest —> take the eldest first
17.03.2012 added four u—076 machines
21.03.2012 MAINTENANCE break introduced
(use "maintenance"” to start,
"maintenance end" to stop )
03.05.2012 added ait320
08.05.2012 load—control problem solved
07.01.2013 error starting grid jobs solved
11.01.2013 check TMAW preparing after a hostspecific waiting time
i i i i i

HHERHFERHREHRRRRHR R

MAINTENANCE break

HeoH B W W H: R R R R R R R o W o H: H R R R R R e o W o H: R R R R R R W W W W W W R R

if test —e /home/TMAW/MAINTENANCE/inprogress
then
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exit

fi
#
HOSTNAME=‘hostname
#
#
# wait some seconds (different waiting times for different machines)
# before checking the available resources to avoid parallel starts
#
case ${HOSTNAME} in

ait320) sleep 2;;

ait490) sleep 4;;

ait780f) sleep 6;;

aithp1) sleep 8;;

aithp5) sleep 10;;
aithp6) sleep 12;;
aithx2) sleep 14;;
aitmvx) sleep 16;;
aitp11) sleep 18;;
aitp12) sleep 20;;
aitp22) sleep 22;;
aitp23) sleep 24;;
aitp28) sleep 26;;
aitp29) sleep 28;;
aitpc1) sleep 30;;
aitpc8) sleep 32;;
aitsve) sleep 34;;
u—076—c107) sleep 36;;
u—076—c108) sleep 38;;
u—076—c109) sleep 40;;
u—076—c110) sleep 42;;
esac

#
B i i e i i i i i o i
#
#
# in case that a request is compiling,
# do not activate any further request
#
if test —s /home/TMAW/bimod/TMAW_preparing
then
exit
fi
#
RARBHABH AR BRAR R AR B ARR AR BARR A BB B AARBRRRAAR AR RARR B AR R A AR BARRAARBAH
#
# define the directories were the requests files are located
# and the scripts to run the requests
#
REQDIR=${HOME}/requests
RUNDIR=${REQDIR}/running
GRIDDIR=${REQDIR}/GRID
IAAT_RUNSCRIPT=${HOME}/ scripts / TMAW_iaat_run.sh
GRID_RUNSCRIPT=${HOME}/ scripts / TMAW_grid_run.sh
#
#
# first check if grid requests are present
#
GRID_REQCOUNT=$(find —L ${REQDIR} —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’'req_grid_x*' | wc —I)
#
#
if [ $GRID_REQCOUNT —It 1 ]
then
#
#
i e i i i i i i i
#
# IAAT calculations
#

#
#
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# define maximum loads on specific machines
#
day=‘date | cut —c1-3'
hour=‘date | cut —c12—-13°
#
case ${day} in
Fri) if [ ${hour} —gt 18 ]
then
loadmax=3
else
loadmax=2
fi 0
Sat) loadmax=3 ;;
Sun) if [ ${hour} —It 12 ]
then
loadmax=3
else
loadmax=3
fi 5
*) loadmax=2 ;;
esac
case ${HOSTNAME} in
ait780f) loadmax=2;;
ait320) loadmax=6;;
aitp20) loadmax=24;;

esac
#
#
# check actual load on request machine
#
echo ‘w | head —1' > load.dat
load="'~rauch/tools/readload.Linux_X86 | tail —1°
#
case ${load} in
) exit ;;
esac
if [ ${load} —ge ${loadmax} ]
then
exit
fi
#
#

# get number of TMAW requests waiting for calculation on IAAT resources

#

IAAT_REQCOUNT=$(find —L ${REQDIR} —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’‘req_x*' | wc —I)
echo ${IAAT_REQCOUNT}

#

if [ ${IAAT_REQCOUNT} —gt 0 ]

then

there are TMAW requests for calculation on IAAT resources

R RS

# get number of running TMAW requests on this machine
#

RUNCOUNT=$ (s ${RUNDIR}/*req_=${HOSTNAME} | wc —I)

#

#
# maximum number of TMAW jobs/machine
#
day=‘date | cut —c1-3°
hour=‘date | cut —c12—-13°
#
case ${day} in
Fri) if [ ${hour} —gt 18 ]
then
RUNMAX=3
else
RUNMAX=2
fi 5
Sat) RUNMAX=3 ;;
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H R H -

Sun) if [ ${hour} —It 12 ]
then
RUNMAX=3
else
RUNMAX=2
fi 5
x) RUNMAX=2 ;;
esac
case ${HOSTNAME} in
ait320) RUNMAX=6;;

aitp20) RUNMAX=24;;
u—076—c107) RUNMAX=1;;
u—076—c108) RUNMAX=1;;
u—076—c109) RUNMAX=1;;
u—076—c110) RUNMAX=1;;
esac
if [ ${RUNCOUNT} —ge ${RUNMAX} ]
then
#
# there are already one/two requests running on this machine
exit
fi
#
#
# check if the executable is there
#

REQFILE=$(Is —t1 ~/requests/req_x* | tail —1)
helpfile="echo $REQFILE | cut —c36—-55"

#

#

# start oldest request

#

cd ${REQDIR}

REQFILE=$(Is —t1 req_x | tail —1)

mv ${REQFILE} ${RUNDIR}/${REQFILE}_${HOSTNAME}
REQFILE=${REQFILE} _$ {HOSTNAME}

#

RUNFILE=${RUNDIR}/${REQFILE}

echo "${REQFILE}" >> ${RUNFILE}

cp ${RUNFILE} ${GRIDDIR}/${REQFILE}_ named

#

#

namedlines=‘wc —| ${GRIDDIR}/${REQFILE} _named | cut —c1-2°
if [ ${namedlines} —ne 18 ]

then
echo "error in request file ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named"
exit
fi

#

# now check again if another requests started meanwhile and is compiling
ssh aitmac Is —I ${BI}/TMAW_preparing > TMAW_preparing.check
if test —s TMAW_preparing.check
then
exit
else
echo '${HOSTNAME}’ > /home/TMAW/bimod/TMAW_preparing
echo '${HOSTNAME} ' > /home/TMAW/bimod/TMAW_preparing@$ {HOSTNAME}
fi

#
nice —19 ${IAAT_RUNSCRIPT} < ${GRIDDIR}/$%{REQFILE}_named
nice —19 ${IAAT_RUNSCRIPT} < ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

OUTPUT_CHECK1_${HOSTNAME}

rm ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

rm ${RUNDIR}/${REQFILE}_${HOSTNAME}

#

#

# end of IAAT part
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B i i 2
#
# AstroGrid—D calculations
#
#
# get number of TMAW requests waiting for calculation on AstroGrid—D resources
#
else

GRID_REQCOUNT=$(find —L ${REQDIR} —mindepth 1 —maxdepth 1 —name ’'req_grid_x*' | wc —I)

#
if [ ${GRID_REQCOUNT} —gt 0 ]
then
switch=0
# there are TMAW requests for calculation on AstroGrid—D resources
#
#
RUNCOUNT=$(Is ${RUNDIR}/*req_x${HOSTNAME} | wc —I)
#
#
# define the maximum number of TMAW jobs/machine
#
day='date | cut —c1-3'
hour=‘date | cut —c12—-13°
#
case ${day} in
Fri) if [ ${hour} —gt 18 ]
then
RUNMAX=3
else
RUNMAX=2
fi i
Sat) RUNMAX=4 ;;
Sun) if [ ${hour} —It 12 ]
then
RUNMAX=4
else
RUNMAX=3
fi i
x) RUNMAX=2 ;;
esac
case ${HOSTNAME} in
aitmvx) RUNMAX=4;;
aitp20) RUNMAX=24;;

esac
if [ ${RUNCOUNT} —ge ${RUNMAX} ]
then
#
# there are already one/two requests running on this machine
exit
fi
#
#
# start oldest request
#

cd ${REQDIR}
REQFILE=$(Is —t1 req_grid_x | tail —1)
REQFILE2=$(Is —t1 req_grid_x | tail —1)

#
mainname="‘echo ${REQFILE} |cut —c16—-36°
#
if test —s ${mainname}. test
then
cat ${mainname} > ${mainname}. test
switch=1

fi
if [ ${GRID_REQCOUNT} —eq 2 ]
then
switch=2
rm ${mainname}. test
fi
cp ${REQFILE} ${RUNDIR}/${REQFILE}

187



mv ${REQFILE} ${GRIDDIR}/${REQFILE}_${HOSTNAME}

#

RUNFILE=${GRIDDIR}/${REQFILE}_${HOSTNAME}

cp ${RUNFILE} ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

echo "${REQFILE}" >> ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

#

#

# inform the user about the submission to AstroGrid—D resources

#

if [ $switch —eq 1 ]

then
echo "The first job request ${REQFILE} was submitted to AstroGrid-D." > MAIL
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Job submitted to AstroGrid-D" —a ${RUNFILE} \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

fi

if [ $switch —gt 1 ]

then
echo "The last job request ${REQFILE} was submitted to AstroGrid-D." > MAIL
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Job submitted to AstroGrid-D" —a ${RUNFILE} \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL

fi

#

nice —19 ${GRID_RUNSCRIPT} < ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

> ${HOME}/requests /OUTPUT_CHECK

rm ${GRIDDIR}/${REQFILE}_named

mv ${GRIDDIR}/${REQFILE}_${HOSTNAME} ${GRIDDIR}/${REQFILE}

#

#

# end of GRID part

fi
fi
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Listing A.11: TMAW_iaat_run. sh, die eigentliche Hauptprozedur. Auch sie war bereits vor dieser
Arbeit vorhanden und wurde modifiziert. Stand: November 2012.

#1/bin/bash
set +x;. ${HOME}/scripts/runstart.sh
i i i i i i i i i

Procedure is started by a TMAW cronjob. It uses TMAW_ iaat prepare.sh
to produce model atoms, frequency grid files, and executables. Then it
starts TMAW_iaat_jobfile.sh to calculate the model and SEDs.

It also communicates via email (job started, deviations of Teff,

error happened while model was calculated), creates plot files and
archives results into a tarball

LAST_MODIFICATION="30—Aug—2012 09:03:20"
Copyright 2006—2012 by TMAW team

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited
RBRBHBRRRRR AR AR AR A AR BB R R R R R AR AR AR
# CHANGELOG:
26.10.2006 first version of the script
31.10.2006 new runstart.sh for second tmpdir
tar and mail results
16.11.2006 added wavelength range input by user
19.12.2006 changed $name to global variable
08.01.2007 added ploting of T—structure
09.01.2007 added CNO abundances
21.02.2007 general revision
10.03.2007 test phase inside firewall
29.10.2007 four—machine tests
02.11.2007 output is compressed and then sent to user
25.11.2008 user resolution
10.02.2009 test to use the whole IAAT cluster
04.01.2010 default 64—bit (x64) compilation
27.01.2010 astro—tmaw members excluded from info mails
28.01.2010 use all BN PC |l—type machines (4 cores)
on the IAAT cluster
(cron jobs start checkreq.sh every 5 min),
one job/machine, two jobs each on weekends
01.02.2010 save only converged models (.dat .meta)
and submit new entry to TheoSSA
04.02.2010 copy request file in working directory
13.10.2010 make Hemassfraction a global variable
06.09.2011 check if the request is above the Eddington limit
22.11.2011 request started email after Eddington limit check
instead in checkreq.sh
22.11.2011 the meta data (${VODIR}/${name}x.meta) is
added to the tgz file
23.11.2011 Job Finished emails are not sent any more
24.11.2011 T—structure.ps, TMAW out, and flux file get the DATE
information additionally
28.11.2011 tar and send is shifted to the end of the file
tgz files in the public_html directory get timestamps
$DATE is written before "WFP" instead of afterwards
the request file is put into the public_html dir too
01.12.2011 job started emails are only sent for the first request
then a file ’calculation started’ exists
The final results remove this file again
08.12.2011 a parameter overview is listed in the started email
if ’'Segmentation’ or ’'killed ’ appears in the ERROR file an email
notification is sent

HoH o W H: H R R R R R R R W W W oW W W R R KR

HHERFTRHRAEAHREARRAHRREHRRRRRHRBRHRBRHRRERRRRRR R AR R R R
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it

if

# define the scripts to create model atoms,

#

jobfile=${HOME}/ scripts / TMAW_iaat_jobfile.sh
preparejob=${HOME}/ scripts / TMAW_iaat_prepare.sh
#

12.12.2011 The last calculated Teff is compared to the requested
value and sent by mail

14.12.2011 Email notification

20.12.2011 Email notification

'PARA’ appears in the output file
if the last iteration
The Email notification for PARA is changed to
"Error in PARAMETER set’
12.01.2012 meta files are not any longer in the tar file
the tar part was executed in the wrong directory
10.04.2012 if a result file already exists, the TMAW preparing file
14.05.2012 if there is no WFP file ,
the name of the request file
21.05.2012 additional error check (PARAMETER too low)
25.05.2012 additional comments inserted
18.06.2012 changing —cvf all_models. tar to —cvPf
28.08.2012 if the public_html results/DATE directory does not exist,
create
use a dummy.plot file
does not exist
30.08.2012 failed emails go to the user again
b

set job_exit code=3

is given to the jobfile too

if Display_request ${DATE}. plot

freqeuncy grids and executable
# and to perform the single calculation steps

# define the directories were the request file can be located

# and were the resulting files will be located

#
REQDIR=$ {HOME}/ requests
FAILDIR=${REQDIR}/ failed
FINDIR=${REQDIR}/ finished

RESDIR=$ {HOME} / jobs /TMAP_WEB

RESDIR2=${HOME}/ results

}
VODIR=$ {HOME}/ public_htm!/VO/ fluxtables /H+He+C+N+O
}

WFPDIR=$ {HOME} / WFP
#
export RESDIR2

export RUNTMPDIR=$ {RUNTMPDIR}

#

# read the request file

i=0

while read line

do i=$[i+1]
readarr[$i]=8line

echo "$i : ${readarr[$i]}"

done
#
logg=%{readarr[1]}
teff=${readarr[2]}
addy=${readarr[3]}
NAME_first=${readarr[4]}
NAME_last=${readarr[5]}
DATE=${readarr[6]}
ABUNDHin=${readarr[7]}
ABUNDHEIin=${readarr[8]}
ABUNDCin=${readarr[9]}
ABUNDNin=${readarr[10]}
ABUNDOIn=${readarr[11]}
WAVBEG=${readarr[12]}
WAVEND=${ readarr[13]}
WAVSTP=${readarr[14]}
FLUXINTERVAL=${readarr[15]}
REGFILE=${readarr[16]}
##

REQFILE=${REQDIR}/ running /${REGFILE}

cp ${REQFILE}
#
#
echo ${teff} > TEFF_I7.in
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TEFF=‘/home/rauch/bimod/TEFF_I7${sys} < TEFF_I7.in 2>/dev/null 1>&1°
echo ${logg} > LOGG.in

LOGG= ‘/home/rauch /bimod/LOGG${ sys } < LOGG. in 2>/dev/null 1>&1°
rm TEFF_I7.in LOGG. in

#

# check if requested parameters are located above Eddington Ilimit
Eddi=‘${HOME}/ bin/checkeddington.Linux_x64 << EOF

${TEFF} ${LOGG}

EOF

#
# check if this is a single request or a grid of requests
REGFILEPART=‘echo ${REGFILE} | cut —c15—34‘
Reqnr1=$(Ils ~/requests/req_x${REGFILEPART} | wc —I)
Reqnr2=$(ls ~/requests/running/req_x${REGFILEPART}* | wc —I)
Reqgnr="‘expr $Reqnri + $Reqgnr2*
#
if [ ${Eddi} —le 0 ]
then
# mv ${REQFILE} ~/requests/failed_eddi/
cat > MAIL << EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},

a star with the requested parameters is located above the Eddington limit.
The model-atmosphere calculation with a static code like TMAP

is numerically instable and not yet implemented via TMAW.

Thus, your request had to be rejected.

Yours

TMAW Team

EOF

#

if [ ${Reqgnr} —le 1 ]
then

echo $addy

/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Eddington limit exceeded, TMAW request rejected" \

—a ${REQFILE} ${addy} < MAIL
case ${addy} in

rauch@astro.uni—tuebingen.de) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO:
Eddington limit exceeded, TMAW request rejected" —a ${REQFILE} \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;

ringat@astro.uni—tuebingen.de) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO:
Eddington limit exceeded, TMAW request rejected" —a ${REQFILE} \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;

x) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO:
Eddington limit exceeded, TMAW request rejected" —a ${REQFILE} \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;
esac
rm MAIL
fi
mv ${REQFILE} ~/requests/failed_eddi/

exit
fi
# check if the /home/TMAW/public_html/TMAW/results /${DATE} directory exists
if test | —s /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}
then
mkdir
/home/TMAW/ public_htmI| /TMAW/ results /${DATE}/
fi
# requests start only if they are below the Eddington limit

# and start only if the started file does not exist —> only one email for a grid of models

#

i=0

while read line

do

variable [ $i]=0

variable[$i]="‘echo $line °

echo ${variable[$i]}

i=‘expr $i + 1°

done < /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/request_overview
echo $variable

\
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if test | —s /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/ calculation_started
then
echo 'The calculation started for the request from ${DATE}’ > \
/home /TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ calculation_started
echo "The job request ${REGFILE} has started at IAAT." > MAIL
echo "The request was sent at ${DATE}" >> MAIL
echo "log g = ${variable[0]} — ${variable[1]} " >> MAIL
echo "in steps of ${variable[2]} " >> MAIL
echo "Effective temperature = ${variable[3]} — ${variable[4]} " >> MAIL
echo "in steps of ${variable[5]} " >> MAIL
echo "H =${ABUNDHin} " >> MAIL
echo "HE=${ABUNDHEin} " >> MAIL
echo "C =${ABUNDCin} " >> MAIL
echo "N =${ABUNDNin} " >> MAIL
echo "O =${ABUNDOIin} " >> MAIL

/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Job started (${HOSTNAME})" —a \
${REQFILE} ${addy} < MAIL
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Job started (${HOSTNAME})" —a \
${REQFILE} astro—tmaw@®@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

rm MAIL

fi

#

#

#

# normalize abundances (for model name)

#

echo "5 1 ${ABUNDHin} ${ABUNDHEin} ${ABUNDCin} ${ABUNDNin} ${ABUNDOIn}" > normH
echo "5 2 ${ABUNDHin} ${ABUNDHEin} ${ABUNDCin} ${ABUNDNin} ${ABUNDOIn}" > normHE
echo "5 3 ${ABUNDHin} ${ABUNDHEIin} ${ABUNDCin} ${ABUNDNin} ${ABUNDOIn}" > normC
echo "5 4 ${ABUNDHin} ${ABUNDHEin} ${ABUNDCin} ${ABUNDNin} ${ABUNDOIn}" > normN
echo "5 5 ${ABUNDHin} ${ABUNDHEin} ${ABUNDCin} ${ABUNDNin} ${ABUNDOIn}" > normQO

#

ABUNDH= ‘/home/rauch/bimod/TMAW_norm${sys} < normH 2>/dev/null 1>&1°

ABUNDHE = ‘/home/rauch /bimod/TMAW_norm${sys} < normHE 2>/dev/null 1>&1°

ABUNDC= ‘/home/rauch/bimod/TMAW_norm${sys} < normC 2>/dev/null 1>&1°

ABUNDN= ‘/home/rauch/bimod/TMAW_norm${sys} < normN 2>/dev/null 1>&1*

ABUNDO= ‘/home/rauch/bimod/TMAW_norm${sys} < normO 2>/dev/null 1>&1°

rm normH normHE normC normN normO

#

export HEmassfraction=%{ABUNDHE}

name=${TEFF}_${LOGG}__H__ ${ABUNDH}_HE_${ABUNDHE} C__${ABUNDC}_N__${ABUNDN}_O__${ABUNDO}
exprot ${name}

export namepart=__ H__ ${ABUNDH}_HE_${ABUNDHE}_C__${ABUNDC}_N__${ABUNDN}_O__${ABUNDO}
#

#
# check if a model with the same parameters exists
# if yes, copy the results to the user accessible directory,
# create an overview plot, and inform via email
#
# user choice
Wa=$ {WAVBEG}
We=$ {WAVEND}
#
if [ ${Wa} —It 10000 ]
then
if [ ${Wa} —It 1000 ]
then
if [ ${Wa} —It 100 ]
then
if [ ${wa} —It 10 ]
then
Wanf="0000${Wa} "
else
Wanf="000${Wa} "
fi
else
Wanf="00$%{Wa} "
fi
else
Wanf="0${Wa} "
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fi
else

Wanf="${Wa} "
fi
#
if [ ${We} —It 10000 ]
then
if [ ${We} —It 1000 ]
then
if [ ${We} —It 100 ]
then
if [ ${We} —It 10 ]
then
Wend="0000%$ {We} "
else

Wend="000% {We} "
fi
else
Wend="00% {We} "
fi
else
Wend="0${We} "
fi
else
Wend="${We} "
fi

#
USERINTERVAL=$ { Wanf}—$ {Wend}
#
#
# individual choice of wavelength ranges
#
#
if [ ${Reqgnr} —le 1 ]
then
if test —s ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}x. tgz
then
cat > MAIL << EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},

your TMAW request (${DATE}) was successfully completed.
The result files can be retrieved via
wget http :// astro.uni—tuebingen.de/~TMAW/TMAW/ results /${DATE}/ all_models. tar

If you have further questions,
please do not hesitate to contact astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen .de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TMAW service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TMAW) used to calculate
theoretical spectra for this paper was constructed as part of the
activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours

TMAW Team

EOF

#

rm ~/bimod/TMAW_preparingx*

chmod 777 ~/public_htm|/TMAW/ results /${DATE}/

##

cp ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz \
~/public_htm!|/TMAW/results /${DATE}/${name}_ LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz
cp ${REQFILE} ~/public_htm|/TMAW/results/${DATE}/

#

chmod 644 ~/public_html/TMAW/results/${DATE}/rex

chmod 644 ~/public_htm|/TMAW/results /${DATE}/${name}_=x.tgz

#

#

Is ~/public_html/TMAW/ results /${DATE}//«${namepart}+${FLUXINTERVAL} _${USERINTERVAL}.tgz \
| cut —c21-32 > /home/TMAW/ public_htmIl/TMAW/results /${DATE}/results

#

sed —e 's\_\ \g’ /home/TMAW/public_htmI/TMAW/results /${DATE}/ results > \
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/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/results2
#
if test | —s /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ plots/Display_request_$ {DATE}. plot
then
cp /home/TMAW/ public_htmI/TMAW/ plots/Display_request_dummy.plot Display_result.plot
else
cp /home/TMAW/ public_htmI/TMAW/ plots /Display_request_$ {DATE}. plot Display_result.plot
fi
#
sed —e ’'s\END\ \g’ Display_result.plot > Display_results.plot
echo ' N=? PLOTSYMBOL=2 PEN=3 XYTABLE SELECT 1 2 SYMBOLSIZE=—.3 COLOR=1" >> \
Display_results. plot
echo 'COMMAND XLOG’ >> Display_results.plot
echo 'COMMAND INCLUDE results2’ >> Display_results.plot
echo 'FINISH’ >> Display_results.plot
echo 'END’ >> Display_results. plot
#
cp /atmosarray /TMAW/models/Edli_H.dat .
cp /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/results2
/home/rauch/wrplot. dir/proc.dir/wrps.com Display_results 2>/dev/null
#
ps2pdf Display_results.ps Display_results . pdf
mv Display_results.pdf /home/TMAW/public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/
chmod 664 /home/TMAW/public_html|/TMAW/results /${DATE}/ Display_results . pdf
#
tar —cvPf all_models.tar /home/TMAW/public_htm!|/TMAW/results /${DATE}/* tgz
mv all_models.tar /home/TMAW/public_htm!/TMAW/results/${DATE}/
chmod 644 /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/ all_models.tar
#
rm  /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ calculation_started
#
#
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW: Final Results" —a \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ Display_results.pdf ${addy} < MAIL

case ${addy} in

rauch@astro.uni—tuebingen.de) ;;
ringat@astro.uni—tuebingen.de) ;;
x) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: \

Final Results (${HOSTNAME})" —a \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ Display_results.pdf \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;

esac

mv ${REQFILE} ${FINDIR}

rm MAIL

exit
fi
else
if test —s ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}. tgz
then
cp ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz \
~/public_htm|/TMAW/ results /${DATE}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz
cp ${REQFILE} ~/public_html|/TMAW/results/${DATE}/
chmod 777 ~/public_html/TMAW/results /${DATE}/
#
chmod 644 ~/public_html/TMAW/results/${DATE}/rex*
chmod 644 ~/public_html/TMAW/results /${DATE}/${name}_LF_x${DATE}. tgz
rm ~/bimod/TMAW_preparing
#

cat > MAIL <<EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},

the model ${name}_LF from your TMAW request ${DATE} was successfully calculated.
The result file can be retrieved via

wget \
http :// astro.uni—tuebingen.de/~TMAW/TMAW/ results /${DATE}/ \
${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz

You will be notified at the end of your request calculations to download all models at once.

If you have further questions,
please do not hesitate to contact astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de.
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When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TMAW service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TMAW) used to calculate
theoretical spectra for this paper was constructed as part of the
activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours
TMAW Team
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW: Results" ${addy} < MAIL
#
case ${addy} in
rauch@astro.uni—tuebingen.de) ;;
ringat@astro.uni—tuebingen.de) ;;
x) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: \
Results (${HOSTNAME})" astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;
esac
mv ${REQFILE} ${FINDIR}
rm MAIL
exit
fi
fi
B R R R R R A R A A R A A A A AR A A A A A

HHHBHH #

# # BRI BRHHERE AR ## HHHBH  HBRHHE # BEHE B
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# # #HEHHAE H # # # # BRI AR HH#E WA

e

prepare atomic data and binaries according to requested parameters

HHEHRHEHRHRRFTRFRTRRRR

${preparejob} ${teff} ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO} ${WAVBEG} \
${WAVEND} ${WAVSTP} ${DATE} 2> ERROR PREP _${DATE} > OUTPUT PREP_${DATE}
#

prep_exit_code=$?

#
# test if preparation worked
#
if [ $prep_exit code == 3 ]
then

#

#

echo "The preparation for ${REGFILE} failed." > MAIL

/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Preparation failed (${HOSTNAME})" —a ${REQFILE} \
—a ERROR_PREP_${DATE} —a OUTPUT_PREP_${DATE} astro—tmaw@]listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: Preparation failed (${HOSTNAME})" —a ${REQFILE} \
—a ERROR_PREP_${DATE} —a OUTPUT_PREP_${DATE} ${addy} < MAIL

rm MAIL
mv ${REQFILE} ${FAILDIR}
#

else
#
#
i R
#
# #
# #  HHAH HHHAH
# # # # # #
# # # #  HAHAH
# # # # # # #
# # # # # # #
# HHH#H HHHE  HHRRE
#
i
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#

# After reading the parameters start jobfile

#

${jobfile} ${teff} ${logg} ${WAVBEG} ${WAVEND} ${WAVSTP} ${DATE} ${name} \
${REGFILE} 2> ERROR_${DATE} > OUTPUT_${DATE}

#

#
job_exit_code=$?
#
# check if the calculation stopped before the usual 15 iterations have been performed
#
if test | —s /home/TMAW/jobs /TMAP_WEB/${name}_LF_${DATE}. WFP_03000—55000
then
job_exit_code=3
fi
#
# check the effective temperature of the model as test for the quality of the calculation
#
Teffout=‘grep integr OUTPUT_${DATE} | tail —n 1 | cut —c82-88"
deviation='bc —| <<< "scale=4; 1-${Teffout}/${teff}""
cat > MAIL <<EOF
The calculation finished.
If no further email arrives that the job stopped before iteration 15
or that parameter or LINE1_PROF problems occured, everything went well.

The deviation of the effective temperature of the model
(model Teff / nominal Teff)—1 is ${deviation}.
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW QC: Calculation finished, deviation" —a \
OUTPUT_${DATE} ringat@astro.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
#
# check if an error with the parameters occured in any of the calculation steps
#
count=‘grep —c ’'PARAMETER too low’ ERROR_${DATE}‘
if [ $count —gt 0 ]
then
cat > MAIL << EOF
Something went wrong because the parameters are too small.
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW Problem: PARAMETER wrong" \
astro—tmaw@®@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
fi
count=‘grep —c 'Error in PARAMETER set’ OUTPUT_${DATE} "
if [ $count —gt 0 ]
then
cat > MAIL << EOF
Something went wrong because the parameters are too small.
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW Problem: PARAMETER wrong" \
astro—tmaw@®@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
fi
count=‘grep —c Segmentation ERROR _${DATE} *
if [ $count —gt 0 ]
then
cat > MAIL << EOF
Something went wrong because the parameters are too small.
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW Problem: PARAMETER wrong" \
astro—tmaw@®@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL
rm MAIL
fi
count=‘grep —c Killed ERROR ${DATE} *
if [ $count —gt 0 ]
then
cat > MAIL << EOF
Something went wrong because the parameters are too big.
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW Problem: PARAMETER wrong" \
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astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

rm MAIL
fi
# test if job ran ok
#
if [ $job_exit_code == 3 ]
then
#
echo "Job failed"
#

cat > MAIL <<EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},
your job request send to us via TMAW at ${DATE} failed.
It is most likely that the combination of requested
photospheric parameters did not produce a stable model.
If you have further questions
please do not hesitate to contact astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de.
Yours
TMAW Team
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: request failed (${HOSTNAME})"
${REQFILE} astro—tmaw@]listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: request failed (${HOSTNAME})" —a \

${REQFILE} ${addy} < MAIL
rm MAIL
mv ${REQFILE} ${FAILDIR}
#
exit
#
else
#
#
echo "Job finished successfully”
#
if test —s DATABASE
then
DATABASE=YES
else
DATABASE=NO
fi
cp OUTPUT_${DATE} OUTPUT
tar —czf OUTPUT.tgz OUTPUT

B T b i
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HH### HH#BH # # # #  HHRH
# ## #
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#
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#
#
#
#
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H*

B i i i i g
# Making plotfile and plotting flux

#

cd ${RESDIR}

#

WINT="‘expr ${WAVEND} — ${WAVBEG} *

WTCK=‘expr ${WINT} / 100°

if [ ${WTCK} —It 500 ]

then
if [ ${WTCK} —It 100 ]
then
if [ ${WICK} —It 10 ]
then
WTCK=10
WLAB=100
else

—a

\
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WTCK=100

WLAB=1000
fi
else
WTCK=200
WLAB=2000
fi
else
WTCK=500
WLAB=5000
fi
#
#

cat > ${name}_LF_${DATE} _flux.plot <<EOF
PAPERFORMAT A4Q
PLOT :
\OFS 2.5 2.5
\FONT=HELVET
\LETTERSIZE=0.2
\NOCOPYRIGHT
\INBOX
\LATEBOX
\PAUSE
\COLOR=1
\DATE
\FILE
HEADER :\CENTER\ TMAW: ${name}_LF_${DATE} flux
X-ACHSE :\CENTER\ wavelength / \A
Y-ACHSE :\CENTER\ log &RF&N&T#/#&M / erg cm&H-28M sec&H-18M cm&H-18M
MASSTAB MINIMUM MAXIMUM TEILUNGEN BESCHRIFT. DARUNTER
X: 25CM ${WAVBEG} ${WAVEND} $ {WTCK} $ {WLAB} 0.
Y: AUTO 16CM 14.4 19.2 1 1.
N= ? PLOTSYMBOL 5 PEN 2 XYTABLE SELECT 1 2 COLOR=2
COVMAND Y—-CUT 1.0E—33 1.E38
COMMAND YLOG
COVMAND INCLUDE "${name}_LF_${DATE}.WFP"
FINISH
\PEN=3
END
EOF
#
/home/rauch/wrplot. dir/proc.dir/wrps.com ${name}_LF_${DATE} _flux
#
# Making plotfile and plotting temperature structure
#
cat > ${name}_ LF ${DATE} T-—structure.plot <<EOF
PAPERFORMAT A4Q
PLOT :
\OFS 2.5 2.5
\FONT=HELVET
\LETTERSIZE=0.2
\NOCOPYRIGHT
\INBOX
\LATEBOX
\PAUSE
\DATE
\PEN=3
\COLOR=1
HEADER :\CENTER\ TMAW: ${name}_LF T structure
X-ACHSE :\CENTER\ log &Rm&N / g cm&H-28M
Y-ACHSE :\CENTER\ &RT&N / kK
MASSTAB MINIMUM MAXIMUM TEILUNGEN BESCHRIFT. DARUNTER
X: 25CM -7.9 4.3 1. 1. 0.
Y: 16CM 0. 999. 100. 200. 0.
N= ? PLOTSYMBOL 5 PEN 3 XYTABLE SELECT 1 2 COLOR=2
COMMAND INCLUDE "${name}_LF.T—structure"
FINISH
\PEN=3
END
EOF
#
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/home/rauch/wrplot. dir/proc.dir/wrps.com ${name}_LF_${DATE} T—structure
#

A R R A AR R AR AR R A R AR A AR AR

create metadata and send it to GAVO archive @ ARI

#

#
i b g
#

#

# # # HHA#BHH

#OBE HE HHHRRRH R #H o # # ## HHHIH ##

# #HEHEHE A # # # # # # # # # #
## HH HHERH # # ## # # # # # #
# # # # # HHHRHH # # o HEHHRY # HHHBHH
# # # # # # ## # # # # # #
# # # o HBRHH # # # HAREHHE # # # # #
#

#

#

#

#

cd ${RUNTMPDIR}

#

# 5 — 2000 A (binned to 0.1 A)

#
mname=${name}_LF_${DATE}.WFP_00005—02000
#

In —sf ${mname} in
${HOME}/bin/split . Linux_X86

rm in

if test | —s wf.tab

then
echo "something wrong with ${name}_LF (split)!"
exit

fi
${HOME}/ bin/fcloudy .Linux_X86
rm wf.tab
if test —s wf.bin_0.1
then
cat wf.header wf.bin_0.1 > ${mname}.bin_0.1
rm wf.header wf.bin_0.1
else
echo "something wrong with ${mname} (fcloudy) !"
rm wf.header
exit
fi
echo "${mname}" > tmawname
${HOME}/ bin/devide.Linux_X86
rm tmawname
#
if [ ${DATABASE} = "YES" ]
then
cp ${mname}.dat ${mname}.meta ${VODIR}
chmod 644 ${VODIR}/${mname}.dat ${VODIR}/${mname}. meta
python ${HOME}/scripts/uploadspec.py —u —| rauch —p <password> ${mname}.meta
fi
#
# 2000 — 3000 A
#
mname=${name}_LF_${DATE}.WFP_02000—03000
In —sf ${mname} ${mname}.bin_0.1
echo "${mname}" > tmawname
${HOME}/bin/devide . Linux_X86
rm tmawname
#
if [ ${DATABASE} = "YES" ]
then
cp ${mname}.dat ${mname}.meta ${VODIR}
chmod 644 ${VODIR}/${mname}.dat ${VODIR}/${mname}. meta
python ${HOME}/scripts/uploadspec.py —u —| rauch —p <password> ${mname}.meta
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fi
#
# 3000 — 55000 A
#
mname=${name}_LF_${DATE}. WFP_03000—55000
In —sf ${mname} ${mname}.bin_0.1
echo "${mname}" > tmawname
${HOME}/ bin/devide.Linux_X86
rm tmawname
if [ ${DATABASE} = "YES" ]
then
cp ${mname}.dat ${mname}.meta ${VODIR}
chmod 644 ${VODIR}/${mname}.dat ${VODIR}/${mname}. meta
python ${HOME}/scripts/uploadspec.py —u —| rauch —p <password> ${mname}. meta
fi
#
tar —czf meta.tgz *.meta
if test —s meta.tgz
then
if test —s ~/models/TMAW/${name}_LFMWN.converged
then
cat > MAIL << EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},
metadata files for standard flux tables according to your request parameters
were sent to the GAVO database.
The respective flux tables are available now within
http ://dc.g—vo.org/theossa
If you have further questions, please do not hesitate to contact
astro—tmaw@®@listserv.uni—tuebingen .de.
Yours
TMAW Team
EOF
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: MetaData (${HOSTNAME})" —a \
meta.tgz astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL

rm MAIL
exit
fi
fi
fi
#
fi
#
i i i it
#
# ##
# AR ## HHHHH # # HH#H# HHnnns  # #  HHHAH
# # # # # # ## # # #t # # #
# # # # # # ##t# #H#HH  HHRRE H# # # #
# # HHHHHHE  HHAAH #  #H# # # # #H# #
# # # # # # # # # # # #  #H # #
# # # # # # #H#  # #HH#HH  HHRREE # #  HHHAH
#
B G B B B i i 3
#

# saving flux tables, targzipping results and writing final mail
#

cd ${RESDIR}

cp ${name}_LF_${DATE}.WFP_?????-2???? ${WFPDIR} | chmod 644 \

if [ ${FLUXINTERVAL} == "UV" ]

then

cp ${name}_ LF.flux ${name}_LF_${DATE}. flux

cp ${name}_LF.TMAW_ out ${name}_LF_${DATE}. TMAW_out

tar czf ${name}_LF_${FLUXINTERVAL} ${USERINTERVAL}.tgz README \

${name}_LF_${DATE}. TMAW_out ${name}_LF_${DATE}. flux ${name}_LF_${DATE}.IDENT \
${name}_LF_${DATE}.WFP ${name}_ LF_${DATE}.WFP_00005—02000 ${name} LF +.ps && \
mv ${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz ${RESDIR2} && rm ${name}_LFx

fi

if [ ${FLUXINTERVAL} == "NUV" ]
then
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cp ${name}_LF.flux ${name}_LF_${DATE}. flux
cp ${name}_LF.TMAW out ${name}_LF_${DATE}. TMAW_out

tar czf ${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz README \

${name}_LF_${DATE}.TMAW out ${name}_LF_${DATE}. flux ${name}_LF_${DATE}.IDENT \
${name}_LF_${DATE} .WFP ${name}_LF_${DATE}. WFP_02000—03000 ${name} LF_x.ps && \
mv ${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz ${RESDIR2} && rm ${name}_LFx

fi

if [ ${FLUXINTERVAL} == "OPTIR" ]

then

cp ${name}_LF.flux ${name}_LF_${DATE}. flux

cp ${name}_LF.TMAW_ out ${name}_LF_${DATE}. TMAW_out

#
tar czf ${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz README \

${name}_LF_${DATE}.TMAW_ out ${name}_LF_${DATE}. flux ${name}_LF_${DATE}.IDENT \
${name}_ LF_${DATE}.WFP ${name}_LF_${DATE}. WFP_03000—55000 ${name}_ LF_x.ps && \
mv ${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz ${RESDIR2} && rm ${name}_LFx

fi

#
cp ${name}_ LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz ${RESDIR2}
cp ${name}_ LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz \
~/public_html/TMAW/ results /${DATE}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_ ${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz
chmod 644 ~/public_html/TMAW/results /${DATE}/xtgz

cd ${RUNTMPDIR}

#
if [ ${Reqgnr} —le 1 ]
then

cat > MAIL << EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},

your TMAW request (${DATE}) was successfully completed.
The result files can be retrieved via
wget http :// astro.uni—tuebingen.de/~TMAW/TMAW/ results /${DATE}/ all_models. tar

If you have further questions,
please do not hesitate to contact astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TMAW service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TMAW) used to calculate
theoretical spectra for this paper was constructed as part of the
activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours

TMAW Team

EOF

#

cp ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz \

~/public_htm|/TMAW/ results /${DATE}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz
cp ${REQFILE} ~/public_htm|/TMAW/results/${DATE}/

#

Is ~/public_html/TMAW/ results /${DATE}/*${namepart}*_${USERINTERVAL} ${DATE}.tgz \
| cut —c21-32 > /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/results

#

sed —e 's\_\ \g’ /home/TMAW/public_htmI/TMAW/results /${DATE}/ results > \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ results2

#

cp /home/TMAW/ public_htm!/TMAW/ plots /Display_request_${DATE}. plot Display_result.plot
sed —e ’'s\END\ \g’ Display_result.plot > Display_results.plot

echo ' N=? PLOTSYMBOL=2 PEN=3 XYTABLE SELECT 1 2 SYMBOLSIZE=—.3 COLOR=1" >> \
Display_results. plot

echo 'COMMAND XLOG' >> Display_results.plot

echo 'COMMAND INCLUDE results2’ >> Display_results.plot

echo 'FINISH’ >> Display_results.plot

echo 'END’ >> Display_results.plot

#

cp /atmosarray /TMAW/ models/Edli_H.dat .

cp /home/TMAW/ public_htm!|/TMAW/ results /${DATE}/ results2

/home/rauch/wrplot. dir/proc.dir/wrps.com Display_results 2>/dev/nu||

ps2pdf Display_results.ps Display_results. pdf

mv Display_results.pdf /home/TMAW/public_html/TMAW/results /${DATE}/
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chmod 664 /home/TMAW/ public_html|/TMAW/results /${DATE}/ Display_results . pdf
#
tar —cvPf all_models.tar /home/TMAW/public_html/TMAW/results /${DATE}/xtgz
mv all_models.tar /home/TMAW/public_htmIl/TMAW/results /${DATE}/
chmod 644 /home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/results /${DATE}/ all_models.tar
#
/home /TMAW/ public_htm|/TMAW/ results /${DATE}/ calculation_started
#
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW: Final Results" —a \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ Display_results.pdf ${addy} < MAIL
case ${addy} in
rauch@astro.uni—tuebingen.de) ;;
ringat@astro.uni—tuebingen.de) /usr/bin/mail —r "TMA
Final Results (${HOSTNAME})" —a \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ Display_results.pdf \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;
x) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: \

—s "TMAW INFO: \

Final Results (${HOSTNAME})" —a \
/home/TMAW/ public_htmI|/TMAW/ results /${DATE}/ Display_results.pdf \
astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;
esac
rm MAIL
mv ${REQFILE} ${FINDIR}
#
else
cp ${RESDIR2}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}.tgz \
~/public_htm|/TMAW/ results /${DATE}/${name}_LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL}_${DATE}. tgz
cp ${REQFILE} ~/public_htm|/TMAW/results/${DATE}/
cat > MAIL <<EOF
Dear ${NAME_first} ${NAME_last},

the model ${name}_LF from your TMAW request ${DATE} was successfully calculated.
The result file can be retrieved via

wget http ://astro.uni—tuebingen.de/~TMAW/TMAW/ results /${DATE}/\
${name} _LF_${FLUXINTERVAL}_${USERINTERVAL} _${DATE}. tgz

You will be notified at the end of your request calculations to download all models at once.
If you have further questions,
please do not hesitate to contact astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de.

When publishing research making use of this service, please acknowledge:
"The TMAW service (http://astro—uni—tuebingen.de/~TMAW) used to calculate
theoretical spectra for this paper was constructed as part of the
activities of the German Astrophysical Virtual Observatory."

Yours
TMAW Team
EOF
#
/usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW: Job finished , results" ${addy} < MAIL
case ${addy} in
rauch@astro.uni—tuebingen.de) ;;
ringat@astro.uni—tuebingen.de) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: \
Results (${HOSTNAME})" astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;
x) /usr/bin/mail —r "TMAW" —s "TMAW INFO: \
Results (${HOSTNAME})" astro—tmaw@listserv.uni—tuebingen.de < MAIL ;;

esac

rm MAIL

mv ${REQFILE} ${FINDIR}
fi
#

# do not edit the rest of this file
HH BB HHRRR ARG
#set +x; ${HOME}/. jobend ${RUNTMPDIR}
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Listing A.12: Die Prozedur TMAW_iaat_prepare.sh zur Erzeugung der fiir die Modell-

atmosphirenrechnung bendtigten Atomdaten, Frequenzgitter und Programmdateien und
existierte bereits vor dieser Arbeit. Stand: November 2012.

#1/bin/sh
set +x;. ${HOME}/. jobstart

#

do not edit the beginning of this file

i

HoH W W H R R KR R R R W W oW oW W WK

Procedure to create model atoms, frequency grid file and
executables from the corresponding parameter values

LAST_MODIFICATION="20—Sep—2012 09:07:30"
Copyright 2007—2012 by TMAW team

Institute for Astronomy und Astrophysics
Kepler Center for Astro and Particle Physics
Eberhard Karls University

Sand 1

D—72076 Tuebingen

Germany

the use of this procedure is free
any change is strictly prohibited

e e i

#

HoH B W H: H R R R R R o W W H: H: R R R R R R o o o W H: H R R R R R R oW oW oW W W W

CHANGELOG :
10.01.2007 first version of the script, ATOMS2 call
11.01.2007 SETF2 call
12.01.2007 parameter extraction
15.01.2007 added second SETF2 call for NLTE FGRID
21.02.2007 general revision
05.03.2007 normalize abundances
formatted parameters coded in model name
28.06.2007 Teff—dependent model ions for carbon
24.10.2007 individual binaries (machine + request date)
13.12.2007 C LF model ions
11.01.2008 new paths for model—-atom files
12.01.2008 Teff—dependent model ions for oxygen
28.01.2008 Teff—dependent model ions for nitrogen
19.02.2008 O LF model ions
23.02.2008 N LF model ions
29.02.2008 default PABAMETER for LINE1_PROF increased
13.03.2008 default PARAMETER for LINE1_PROF increased
24.08.2009 default PABAMETER for LINE1_PROF increased
05.01.2010 default PARAMETER for LINE1_PROF increased
25.03.2010 default PABAMETER for LINE1_PROF increased
04.10.2010 IABUNDXX variable introduced
07.10.2010 IABUNDXX bug eliminated
25.11.2010 EUV Ilimit improved for 50 kK < Teff < 81 kK
07.06.2011 line—formation calculation introduced
04.07.2011 default PARAMETER for LINE1_PROF increased
08.08.2011 wait 240 sec for existing TMAW_preparing
09.08.2011 TMAW_preparing is checked twice before it is
removed —> additional rm TMAW preparing inserted
17.08.2011 LF files for ATOMS, FGRID, PARAMETER
22.08.2011 only one MASTER parameter file is used—> no compiling
29.11.2011 the MASTER parameter file is checked and eventually
created again by checkPARA.sh
07.12.2011 TMAW preparing, generated by checkreq.sh is deleted
after the compilation part
09.01.2012 NRBFMAW increased to 39999999
wrange for OUTPUT from ATOMS2 was corrected
13.01.2012 NRBFMAW increased to 99999999
19.03.2012 rm /home/TMAW/bimod/TMAW _preparing*
NRBBMAD smaller for LINE1_PROF
21.083.2012 directory structure in adaten/rawdata changed
26.03.2012 AUTO ION HE for LF increased to 20
24.04.2012 NRBBMAX is not a default but taken individually
16.05.2012 AUTO ION HE changed from 14 to 20
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25.05.2012 additional comments inserted
01.06.2012 NRBBMAD increased
31.08.2012 NRBBMAD decreased
20.09.2012 ION_2000—3000, LINIEN_2000—3000
(LINE1—-ERR-INPUT, no line requested)
RAARHRRHRRARHARHRBH BB AR R ARARBHA AR AR A AR AR RA BB AR AR RARRARR AR A ARH AR RH
IMPORTANT :

TMAW _prepare
needs the following parameters to run

First command line parameter: T_eff

Second : H abundance

Third : He abundance

Fourth : C abundance

Fifth : N abundance

Sixth : O abundance

Seventh : lower limit of wavelength interval
Eighth : upper limit of wavelength interval
Nineth : user resolution

Tenth : request date

A A A R A A A AR AR AR A AR AR A

HBEHRHH BRI R

# TMAW _prepare job following ##
i i
#

# own definitions

#

ADATADIR=${HOME}/ adaten/rawdata
H_mod=H/MODELING
H_syn=H/SYNSPEC
HEmod=HE /MODELING
HEsyn=HE/SYNSPEC
C_mod=C/MODELING
C_syn=C/SYNSPEC
N_mod=N/MODELING
N_syn=N/SYNSPEC
O_mod=0/MODELING
O_syn=0/SYNSPEC

#

Bl=/home/rauch/bimod

load =/home/rauch/jobs/load/load

#

runsys=${sys}

#

# check if all parameters are present
#
if [ $# -1t 9]
then
echo "TMAW_prepare: wrong number of arguments”
exit 3
fi
TEFF=${1}
ABUNDH=${2}
ABUNDHE=${3}
ABUNDC=${4}
ABUNDN=${5}
ABUNDO=${6}
WAVBEG=${7}
WAVEND=$ {8}
WAVSTP=${9}
DATE=${10}
#
# combination of input model atoms for ATOMS2 according to requested elements
#
# convert abundances into normalized number fractions (for LTE2)
#
echo "5 1 ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO}" > normH
echo "5 2 ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO}" > normHE
echo "5 3 ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO}" > normC
echo "5 4 ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO}" > normN
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echo "5 5 ${ABUNDH} ${ABUNDHE} ${ABUNDC} ${ABUNDN} ${ABUNDO}" > normO

#
#

Hfnum = ‘/home/rauch /bimod/TMAW_mass2num${sys}
HEfnum = ‘/home/rauch /bimod /TMAW_mass2num${sys}
Cfnum = ‘/home/rauch/bimod/TMAW_mass2num${sys}
Nfnum = ‘/home/rauch/bimod/TMAW_mass2num${sys}
Ofnum = ‘/home/ rauch/bimod/TMAW_mass2num${ sys }

#

echo
echo
echo
echo
echo
#

IABUNDH = ‘/home/rauch /bimod/TMAW_gt${sys}
IABUNDHE = ‘/home/ rauch /bimod/TMAW_gt${sys}
IABUNDC = ‘/home/rauch /bimod/TMAW_gt${sys}
IABUNDN= ‘/home/rauch /bimod/TMAW_gt${sys}
IABUNDO= ‘/home/rauch /bimod/TMAW_gt${sys}

#
#

${Hfnum} > IABUNDHin
${HEfnum} > IABUNDHEIn
${Cfrum} > IABUNDCIn
${Nfnum} > IABUNDNin
${Ofnum} > IABUNDOIn

# using H as base for model atoms
cat ${ADATADIR}/${H_mod}/H > source

cat ${ADATADIR}/${H mod}/H > source_LF
echo "ABUNDANCE H ${Hfnum}" > ABUNDIN

#

# model atoms used depend on T_eff

#

normH
normHE
normC
normN
normO

IABUNDHin
IABUNDHEiIn
IABUNDCin
IABUNDNin
IABUNDOIn

# selection of model atoms for atmosphere calculation

#
if [
then

${TEFF} —It 20000 ]

HE_model=HE_cool
C_model=C_I-IV
N_model=N_I-IV
O_model=0_I-IV

else
if

[ ${TEFF} —le 30000 ]

then

HE_model=HE_cool
C_model=C_I-V
N_model=N_I-V
O_model=0_I-V

else

if [ ${TEFF} —le 40000 ]
then
HE_model=HE_cool
C_model=C_I-V
N_model=N_I-V
O_model=0_I1-V
else
if [ ${TEFF} —le 70000 ]
then
HE_model=HE_coo
C_model=C_I11-V
N_model=N_I1-V
O_model=0_II-VI
else
if [ ${TEFF} —le 100000 ]
then
HE_model=HE_cool
C_model=C_III-V

N_model=N_111-VI
O_model=0_II1-VII

else
if [ ${TEFF} —le 140000 ]
then

HE_model=HE_hot
C_model=C_III-V
N_model=N_111-VI

2>/dev/null
2>/dev/ null
2>/dev/null
2>/dev/null
2>/dev/null

2>/dev/null
2>/dev/null
2>/dev/null
2>/dev/null
2>/dev/null

1>8&1°
1>8&1°
1>8&1°
1>8&1°
1>&1°

1>&1°
1>&1°
1>&1°
1>&1°
1>8&1°
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O_model=0_I11-VII
else
if [ ${TEFF} —le 150000 ]
then
HE_model=HE_hot
C_model=C_III-V
N_model=N_IV-VII
O_model=0_IV-VII
else
if [ ${TEFF} —le 180000 ]
then
HE_model=HE_hot
C_model=C_IV-VI
N_model=N_IV-VII
O_model=0_IV-VII
else
if [ ${TEFF} —le 200000 ]
then
HE_model=HE_hot
C_model=C_IV-VI
N_model=N_IV-VII
O_model=0_V-VII
else
if [ ${TEFF} —le 300000 ]
then
HE_model=HE_hot
C_model=C_IV-VII
N_model=N_V-V 1]
O_model=0_V-VII
else
HE_model=HE_hot
C_model=C_IV-VII
N_model=N_V-VI1I
O_model=0_V-VIII
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
#
# combination of model atoms
#
PURE_H=1
#
if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]
then
cat ${ADATADIR}/${HEmod}/${HE_model} >> source
cat ${ADATADIR}/${HEmod}/${HE_model}_LF >> source_LF
echo "ABUNDANCE HE ${HEfnum}" >> ABUNDIN
PURE_H=0
fi
if [ ${IABUNDC} —gt 0 —a ${C_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${C_mod}/${C_model} >> source
cat ${ADATADIR}/${C_mod}/${C_model}_LF >> source_LF
echo "ABUNDANCE C  ${Cfnum}" >> ABUNDIN
PURE_H=0
fi
if [ ${IABUNDN} —gt 0 —a ${N_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${N_mod}/${N_model} >> source
cat ${ADATADIR}/${N_mod}/${N_model}_LF >> source_LF
echo "ABUNDANCE N ${Nfnum}" >> ABUNDIN
PURE_H=0
fi
if [ ${IABUNDO} —gt 0 —a ${O_model} != ’'none’ ]
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then

cat ${ADATADIR}/${O_mod}/${O_model}
cat ${ADATADIR}/${O_mod}/${O_model}_LF >> source_LF

echo "ABUNDANCE O  ${Ofnum}" >> ABUNDIN

PURE_H=0
fi
#

if [ ${PURE_H} —eq 1 ]

then

echo "${PURE_H}" > ${RUNTMPDIR}/PURE_H

fi
#

cp ABUNDIN ${RUNTMPDIR}

#

# creation of atomic data files with ATOMS2
# extract parameters for PRO2 and LINE1_PROF

#
#

# LTE2 model atom

#

if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]

then
HEX=""

else
HEX="."

fi

#

cat > opti << EOF

AUTO ION H

${HEX}AUTO ION HE

CBB-AUTO-FILL
CBF-AUTO-FILL
CBX-AUTO-FILL
RBB-AUTO-FILL
RBF-AUTO-FILL
RDI-AUTO-FILL
END OPTIONS
EOF

cat opti source > SOURCE
${BIl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2_LTE
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_LTE

echo "new LTE model atom created"

Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_LTE

#
rm opti ATOMS
#
#

# PRO2 model atom

#

cat > opti << EOF

AUTO ION H

${HEX}AUTO ION HE

CBB-AUTO-FILL
CBF-AUTO-FILL
CBX-AUTO-FILL
RBF-AUTO-FILL
RDI-AUTO-FILL
END OPTIONS
EOF

cat opti source > SOURCE

#

${BIl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2 NLTE
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS NLTE

echo "new NLTE model atom created"

Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_NLTE

#

(
(
(

(

10 16 —10

NONE)
NOOP)
NONE)

10 16 —10

NONE)

rm opti source ATOMS

#
#

# PRO2 line—formation model atom

#
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cat > opti << EOF
AUTO ION H | 15 16 —15
${HEX}AUTO ION HE I 20 32 -20
CBB-AUTO-FILL
CBF-AUTO-FILL
CBX-AUTO-FILL
RBF-AUTO-FILL
RDI-AUTO-FILL ( NONE)
END OPTIONS
EOF
cat opti source_LF > SOURCE
#
${BIl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2_NLTE_LF
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_NLTE_LF
echo "new NLTE line—formation model atom created"
Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_NLTE_LF
#
rm opti source_LF ATOMS
#
#
# LINE1_PROF model atoms
#
# using H_synspec as base for model atoms
cat ${ADATADIR}/${H_syn}/H_synspec > source_LF
#
# model atoms used depend on T_eff
#
# selection of model atoms for synthetic spectrum
#
if [ ${TEFF} —It 20000 ]
then
HE_model=HE_cool_synspec
C_model=C_|-IV_synspec
N_model=N_I-IV_synspec
O_model=0_I-IV_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 30000 ]
then
HE_model=HE_cool_synspec
C_model=C_|-V_synspec
N_model=N_I-V_synspec
O_model=0_I-V_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 40000 ]
then
HE_model=HE_cool_synspec
C_model=C_|-V_synspec
N_model=N_I-V_synspec
O_model=0_I1-V_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 70000 ]
then
HE_model=HE_cool_synspec
C_model=C_Il1-V_synspec
N_model=N_II-VI_synspec
O_model=0_II-VI_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 100000 ]
then
HE_model=HE_cool_synspec
C_model=C_III-V_synspec

N_model=N_II11-VI_synspec

O_model=0_111-VII_synspec
else

if [ ${TEFF} —le 140000 ]

then

HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_III-V_synspec

N_model=N_II1-VI_synspec
O_model=0_111-VII_synspec
else
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if [ ${TEFF} —le 150000 ]
then
HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_III-V_synspec
N_model=N_IV-VII_synspec
O_model=0_IV-VII_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 180000 ]
then
HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_IV-VI_synspec
N_model=N_IV-VII_synspec
O_model=0_IV-VII_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 200000 ]
then
HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_IV-VI_synspec
N_model=N_IV-VII_synspec
O_model=0_V-VII_synspec
else
if [ ${TEFF} —le 300000 ]
then
HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_IV-VII_synspec
N_model=N_V-VIII_synspec
O_model=0_V-VII_synspec
else
HE_model=HE_hot_synspec
C_model=C_IV-VII_synspec
N_model=N_V-VIII_synspec
O_model=0_V-VIII_synspec
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
fi
#
# combination of model atoms for line—formation
#
if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]
then
cat ${ADATADIR}/${HEsyn}/${HE_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDC} —gt 0 —a ${C_model} != 'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${C_syn}/${C_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDN} —gt 0 —a ${N_model} != ’none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${N_syn}/${N_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDO} —gt 0 —a ${O_model} != ’none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${O_syn}/${O_model} >> source_LF
fi
#
B
# user’s choice
#
Wa=$ {WAVBEG}
We=$ {WAVEND}
#
if [ ${Wa} —It 10000 ]
then
if [ ${Wa} —It 1000 ]
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then
if [ ${Wa} —It 100 ]

then
if [ ${Wa} —It 10 ]
then
Wanf="0000%{Wa} "
else

Wanf="000${Wa} "
fi
else
Wanf="00%{Wa} "
fi
else
Wanf="0${Wa}"
fi
else
Wanf="${Wa} "
fi
#
if [ ${We} —It 10000 ]
then
if [ ${We} —It 1000 ]
then
if [ ${We} —It 100 ]
then
if [ ${We} —It 10 ]
then
Wend="0000% {We} "
else
Wend="000${We} "
fi
else
Wend="00${We} "
fi
else
Wend="0$ {We} "
fi
else
Wend="${We} "
fi
#
#
cat > opti << EOF
AUTO ION H | 15 16 —15
${HEX}AUTO ION HE 11 20 32 -20

LINEFORMATION — RBB-INTERVALL=[ ${Wanf}, ${Wend}], ION=

RBF-AUTO-FILL

RDI-AUTO-FILL ( NONE)

END OPTIONS

EOF

cat opti source_LF > SOURCE
${BIl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2 WFP_LF
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF

echo "new WFP model atom created"

Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS WFP_LF

#
echo "${TEFF}" > SDATEN
echo "PRINT ASCII" >> SDATEN
echo "1.30E+16" >> SDATEN
echo "—1" >> SDATEN
#

NON

${Bl}/setf2${sys} < SDATEN > OUTPUT_SETF2_UsersChoice_LF

cp ION_USER ${RUNTMPDIR}/ION_USER

cp LINIEN_USER ${RUNTMPDIR}/LINIEN_USER

#

mv F_BASE F_BASE_UsersChoice

rm opti source_LF ATOMS

#

# using H_synspec as base for model atoms

cat ${ADATADIR}/${H_syn}/H_synspec > source_LF
#
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#
# model atoms used depend on T_eff
#
if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]
then
cat ${ADATADIR}/${HEsyn}/${HE_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDC} —gt 0 —a ${C_model} != ’none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${C_syn}/${C_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDN} —gt 0 —a ${N_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${N_syn}/${N_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDO} —gt 0 —a ${O_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${O_syn}/${O_model} >> source_LF
fi
#
AR A A R R A A A A A A A S
# standard ionizing flux
#
Wa=5
We=2000
#
if [ ${wa} —It 10000 ]
then
if [ ${Wa} —It 1000 ]
then
if [ ${Wa} —It 100 ]
then
if [ ${Wa} —It 10 ]
then
Wanf="0000$ {Wa} "
else
Wanf="000${Wa} "
fi
else
Wanf="00${Wa}"
fi
else
Wanf="0${Wa} "
fi
else
Wanf="${Wa}"
fi
#
if [ ${We} —It 10000 ]
then
if [ ${We} —It 1000 ]
then
if [ ${We} —It 100 ]
then
if [ ${We} —It 10 ]
then
Wend="0000${We} "
else
Wend="000$ {We} "
fi
else
Wend="00$ {We} "
fi
else
Wend="0%{We} "
fi
else
Wend="$ {We} "

fi
#
#
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#

cat > opti << EOF

AUTO ION H | 15 16 —15

${HEX}AUTO ION HE I 20 32 -20

LINEFORMATION — RBB-INTERVALL=[ ${Wanf}, ${Wend}], ION= NON
RBF-AUTO-FILL

RDI-AUTO-FILL ( NONE)

END OPTIONS

EOF

cat opti source_LF > SOURCE

${Bl}/atoms2%{sys} > OUTPUT_ATOMS2 WFP_LF_${Wanf}—${Wend}
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF_${Wanf}—${Wend}
echo "new WFP model atom created”

Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF ${Wanf}—${Wend}

#

rm opti source_LF ATOMS

#

#

# using H_synspec as base for model atoms

cat ${ADATADIR}/${H_syn}/H_synspec > source_LF

#

#

# model atoms used depend on T_eff
#

if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]

then

cat ${ADATADIR}/${HEsyn}/${HE_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDC} —gt 0 —a ${C_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${C_syn}/${C_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDN} —gt 0 —a ${N_model} != ’none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${N_syn}/${N_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDO} —gt 0 —a ${O_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${O_syn}/${O_model} >> source_LF
fi
#
R A A A A A A R R A A
# standard near ultraviolet
#
Wa=2000
if [ ${PURE H} —eq 1 ]
then
We=4000
else
We=3000
fi
#
if [ ${Wa} —It 10000 ]
then
if [ ${Wa} —It 1000 ]
then
if [ ${Wa} —It 100 ]
then
if [ ${wa} —It 10 ]
then
Wanf="0000%{Wa} "
else
Wanf="000${Wa} "
fi
else
Wanf="00%{Wa}"
fi
else
Wanf="0${Wa}"
fi
else
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Wanf="${Wa} "
fi
#
if [ ${We} —It 10000 ]
then
if [ ${We} —It 1000 ]
then
if [ ${We} —It 100 ]
then
if [ ${We} —It 10 ]
then
Wend="0000% {We} "
else
Wend="000%$ {We} "
fi
else
Wend="00${We} "
fi
else
Wend="0%{We} "
fi
else
Wend="${We} "
fi
#
#
#
cat > opti << EOF
AUTO ION H | 15 16 —15
${HEX}AUTO ION HE 11 20 32 -20
LINEFORMATION — RBB-INTERVALL=[ ${Wanf}, ${Wend}], ION= NON
RBF-AUTO-FILL
RDI-AUTO-FILL ( NONE)
END OPTIONS
EOF
cat opti source_LF > SOURCE
${Bl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2 WFP_LF ${Wanf}—${Wend}
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF ${Wanf}—${Wend}
echo "new WFP model atom created"
Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF ${Wanf}—${Wend}

#
echo "${TEFF}" > SDATEN
echo "PRINT ASCII" >> SDATEN
echo "1.30E+16"  >> SDATEN
echo "—1" >> SDATEN
#

${BIl}/setf2${sys} < SDATEN > OUTPUT_SETF2_UsersChoice_LF
cp ION_USER ${RUNTMPDIR}/ ION_$ { Wanf}—$ {Wend}

cp LINIEN_USER ${RUNTMPDIR}/LINIEN_${Wanf}—${Wend}

#

#

rm opti source_LF ATOMS

#

#

# using H_synspec as base for model atoms

cat ${ADATADIR}/${H_syn}/H_synspec > source_LF

#

#

# model atoms used depend on T_eff
#

if [ ${IABUNDHE} —gt 0 ]

then

cat ${ADATADIR}/${HEsyn}/${HE_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDC} —gt 0 —a ${C_model} != ’'none’ ]
then

cat ${ADATADIR}/${C_syn}/${C_model} >> source_LF
fi
if [ ${IABUNDN} —gt 0 —a ${N_model} != 'none’ ]
then

cat ${ADATADIR}/${N_syn}/${N_model} >> source_LF
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fi
if [ ${IABUNDO} —gt 0 —a ${O_model} != ’'none’ ]
then
cat ${ADATADIR}/${O_syn}/${O_model} >> source_LF
fi
#
HU BB BB BRRRRRURRRR R LR RRLLL LR LR BB BB B BB U BB BB R RRRRRRAA
# standard optical — infrared
#
Wa=3000
We=55000
#
if [ ${Wa} —It 10000 ]
then
if [ ${Wa} —It 1000 ]
then
if [ ${Wa} —It 100 ]
then
if [ ${Wa} —It 10 ]
then
Wanf="0000${Wa} "
else
Wanf="000${Wa} "
fi
else
Wanf="00$ {Wa}"
fi
else
Wanf="0${Wa} "
fi
else
Wanf="${Wa} "
fi
#
if [ ${We} —It 10000 ]
then
if [ ${We} —It 1000 ]
then
if [ ${We} —It 100 ]
then
if [ ${We} —It 10 ]
then
Wend="0000% {We} "
else
Wend="000$ {We} "
fi
else
Wend="00${We} "
fi
else
Wend="0%{We} "
fi
else
Wend="$ {We} "
fi
#
#
#
cat > opti << EOF
AUTO ION H | 15 16 —15
${HEX}AUTO ION HE 11 20 32 —-20
LINEFORMATION — RBB-INTERVALL=[ ${Wanf}, ${Wend}], ION= NON
RBF-AUTO-FILL
RDI-AUTO-FILL ( NONE)
END OPTIONS
EOF
cat opti source_LF > SOURCE
${BIl}/atoms2${sys} > OUTPUT_ATOMS2 WFP_LF ${Wanf}—${Wend}
cp ATOMS ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF ${Wanf}—${Wend}
echo "new WFP model atom created"
Is —1 ${RUNTMPDIR}/ATOMS_WFP_LF ${Wanf}—${Wend}
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#
rm opti source_LF ATOMS
#
# creation of frequency—grid files with SETF2
# extract parameters for PRO2 and LINE1_PROF
#
#
B i i
# LTE2 frequency grid
#
cp ${RUNTMPDIR}/ATOMS_LTE ATOMS
#
echo "${TEFF}" > SDATEN
echo "PRINT CHECK" >> SDATEN
echo "1.30E+16" >> SDATEN
echo "—1" >> SDATEN
#
if [ ${TEFF} —It 81000 ]
then
if [ ${TEFF} —It 50000 ]
then
if [ ${TEFF} —It 30000 ]
then
echo "100 10" >> SDATEN
else
echo "100 10" >> SDATEN
fi
else
echo " 30 10" >> SDATEN
fi
else
echo " 10 10" >> SDATEN
fi

#
${BI}/setf2${sys} < SDATEN > OUTPUT SETF2 LTE
#

if test —f FGRID
then
cp FGRID ${RUNTMPDIR}/FGRID_LTE
chmod 600 ${RUNTMPDIR}/FGRID_LTE
echo "new LTE frequency grid created"
Is —I ${RUNTMPDIR}/FGRID_LTE
rm sectionx ATOMS F_BASE FGRID SDATEN
else
echo "no LTE frequency grid created"
exit 3
fi
#
#
i i i e i i
# NLTE frequency grid
#
cp ${RUNTMPDIR}/ATOMS NLTE ATOMS
#

if [ ${TEFF} —ge 50000 ]

then
if [ ${TEFF} —ge 100000 ]
then
echo "1.100D+01 8.000D+02 1.000D+01" > sectiont
else
echo "1.000D+02 8.000D+02 1.000D+01" > sectiont
fi
else
if [ ${TEFF} —It 30000 ]
then
echo "1.810D+02 8.000D+02 1.000D+01" > sectiont
else
echo "1.010D+02 8.000D+02 1.000D+01" > sectiont
fi
fi
echo "8.0100D+02 9.0000D+02 1.0000D+00" > section2
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echo "9.0010D+02 1.0000D+03 1.0000D-01" > section3
echo "1.0010D+03 1.3000D+03 5.0000D-01" > section4
echo "1.3020D+03 1.0000D+04 1.0000D+00" > section5
echo "1.0005D+04 5.5000D+04 5.0000D+00" > section6
#
${BIl}/prep_conts_man${sys} > F BASE < sectiont
${BIl}/prep_conts_man${sys} >> F BASE < section2
${BIl}/prep_conts_man${sys} >> F BASE < section3
${BIl}/prep_conts_man${sys} >> F BASE < section4
${BIl}/prep_conts_man${sys} >> F BASE < section5
${BIl}/prep_conts_man${sys} >> F BASE < section6
#
echo "${TEFF}" > SDATEN
echo "PRINT CHECK" >> SDATEN
echo "1.30E+16" >> SDATEN
echo "1" >> SDATEN
#
if [ ${TEFF} —It 81000 ]
then
if [ ${TEFF} —It 50000 ]
then

if [ ${TEFF} —It 30000 ]

then

echo "100 10" >> SDATEN

else

echo "100 10" >> SDATEN
fi
else
echo " 30 10" >> SDATEN
fi
else
echo " 10 50" >> SDATEN
f

#
${BI}/setf2${sys} < SDATEN > OUTPUT SETF2 NLTE
#

if test —f FGRID

then
cp FGRID ${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE
chmod 600 ${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE
echo "new NLTE frequency grid created"
Is —I ${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE
rm sectionx ATOMS F_BASE FGRID SDATEN

else
echo "no NLTE frequency grid created"
exit 3

fi

#

G B G B e e
# NLTE frequency grid for line—formation calculation

#
cp ${RUNTMPDIR}/ATOMS_NLTE_LF ATOMS
#

if [ ${TEFF} —ge 50000 ]

then
if [ ${TEFF} —ge 100000 ]
then
echo "1.100D+01 8.000D+02 1.000D+01"
else
echo "1.000D+02 8.000D+02 1.000D+01"
fi
else
if [ ${TEFF} —It 30000 ]
then
echo "1.810D+02 8.000D+02 1.000D+01"
else

echo "1.010D+02 8.000D+02 1.000D+01"
fi
fi
echo "8.0100D+02 9.0000D+02 1.0000D+00"
echo "9.0010D+02 1.0000D+03 1.0000D—-01"
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echo "1.0010D+03 1.3000D+03 5.0000D-01"
echo "1.3020D+03 1.0000D+04 1.0000D+00"
echo "1.0005D+04 5.5000D+04 5.0000D+00"

> section4
> section5
> section6

#

${BI}/prep_conts_man${sys}
${Bl}/prep_conts_man${sys}
${BIl}/prep_conts_man${sys}
${BIl}/prep_conts_man${sys}
${Bl}/prep_conts_man${sys}
${BI}/prep_conts_man${sys}
#

> F_BASE < section1
>> F_BASE < section2
>> F BASE < section3
>> F BASE < section4
>> F_BASE < section5
>> F BASE < section6

echo "${TEFF}

" > SDATEN

echo "PRINT CHECK" >> SDATEN

echo "1.30E+1
echo "1"
#

6" >> SDATEN
>> SDATEN

if [ ${TEFF} —It 81000 ]

then

if [ ${TEFF} —It 50000 ]

then
if [
then
echo
else
echo
fi
else
echo
fi
else
echo
fi
#

${BI}/setf2${sys} < SDATEN > OUTPUT SETF2 NLTE_LF

#

${TEFF} —It 30000 ]
"100 10" >> SDATEN

"100 10" >> SDATEN

" 30 10" >> SDATEN

" 10 50" >> SDATEN

if test —f FGRID

then
cp FGRID
chmod 600

echo "new NLTE frequency grid created"”

${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE_LF
${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE_LF

Is —1 ${RUNTMPDIR}/FGRID_NLTE_LF

rm sectionx ATOMS F_BASE FGRID SDATEN

else
echo "no
exit 3
fi
#

# now check the outputs and check if the parameter file must be changed

NLTE frequency grid for line—formation created”

# then re—compile

#

b i

## PARA MASTER

e b b et

# Extracting
NATOMAX=‘grep
NIONMAX=‘grep
NLMAX=*grep
LTEMAX="grep
NRBBMAX=*‘grep
NRBFMAX="grep
NRDIMAX=‘grep
NRFFMAX=*grep
NRLLMAX=‘grep
NRLUMAX=‘grep
NCBBMAX=‘grep
NCBFMAX=‘grep
NCBXMAX="grep

# Extracting
NFMAX=*grep
NRBBMAX=‘grep
NRBBMAD=‘grep

from ATOMS2 output

NATOMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NIONMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NLMAX  OUTPUT_ATOMS2_NLTE
LTEMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRBBMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRBFMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRDIMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRFFMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRLLMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NRLUMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NCBBMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NCBFMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
NCBXMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE
from SETF2 output

NFMAX  OUTPUT_SETF2 NLTE
NRBBMAX OUTPUT_SETF2_NLTE
NRBBMAD OUTPUT_SETF2_NLTE

awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk

awk
awk
awk

print
print
print
print
print
print
print
print
print
print
print
print
print

print
print
print
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NRBFMAW=‘grep NRBFMAW OUTPUT_SETF2 NLTE | awk ’'{ $foo=$9 ; sub(/\)/, "", $foo); \
print $foo }’°
#
NRBLMAX=$ {NRBBMAX}
NCBBMAD=6
NCBFMAD=2
NRFFMAD=2
NCBXMAD=8
NRLFMAX=1
NRBFMAD=6
NRLLMAD=1
NRLUMAD=1
if [ ${NRLLMAX} —eq 0 ]
then
NRLLMAX=1
fi
if [ ${NRLUMAX} —eq 0 ]
then
NRLUMAX=1
fi
NL=1
#
~/scripts /checkPARA.sh pro2 MASTER ${NLMAX} ${NIONMAX} ${NATOMAX} ${NFMAX} ${LTEMAX} \
${NLMAX} ${NRBBMAX} ${NRBFMAX} ${NCBBMAX} ${NCBFMAX} ${NRFFMAX} ${NCBXMAX} ${NRLLMAX} \
${NRLUMAX} ${NRBBMAD} ${NRBFMAD} ${NCBBMAD} ${NCBFMAD} ${NRFFMAD} ${NCBXMAD} ${NL} \
${NL} 2>~/requests/checkPARA_values
#
#
RRARBHBARAR AR AR AR AR AR AR AABABAR AR AR R HBARAH
## PARA MASTER LF
i e i
#### Extracting from ATOMS2 output

NATOMAX=‘grep NATOMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’°
NIONMAX=‘grep NIONMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE LF | awk ’'{ print $4 }’°
NLMAX=‘grep NLMAX  OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’{ print $4 }’
LTEMAX=‘grep LTEMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 1}’
NRBBMAX="‘grep NRBBMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’°
NRBFMAX=‘grep NRBFMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’°
NRDIMAX=‘grep NRDIMAX OUTPUT_ATOMS2_NLTE LF | awk ’'{ print $4 }’°
NRFFMAX=‘grep NRFFMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’°
NRLLMAX=‘grep NRLLMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE LF | awk '{ print $4 }
NRLUMAX=‘grep NRLUMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’
NCBBMAX=‘grep NCBBMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }
NCBFMAX="‘grep NCBFMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 }’
NCBXMAX=‘grep NCBXMAX OUTPUT_ATOMS2 NLTE_LF | awk ’'{ print $4 1}’
# Extracting from SETF2 output
NFMAX=‘grep NFMAX  OUTPUT_SETF2 NLTE_LF | awk ’{ print $4 }’°
NRBBMAX=‘grep NRBBMAX OUTPUT_SETF2 NLTE_LF | awk '{ print $4 }
NRBBMAD=‘grep NRBBMAD OUTPUT_SETF2 NLTE_LF | awk ’{ print $4 }’°
NRBFMAW=‘grep NRBFMAW OUTPUT_SETF2 NLTE_LF | awk '{ $foo=%$9 ; sub(/\)/, "", $foo); \
print $foo }’*
#
NRBLMAX=$ { NRBBMAX}
NCBBMAD=6
NCBFMAD=2
NRFFMAD=2
NCBXMAD=8
NRLFMAX=1
NRBFMAD=6
NRLLMAD=1
NRLUMAD=1
if [ ${NRLLMAX} —eq 0 ]
then
NRLLMAX=1
fi
if [ ${NRLUMAX} —eq O ]
then
NRLUMAX=1
fi
NL=1
#
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~/scripts /checkPARA.sh pro2 MASTER LF ${NLMAX} ${NIONMAX} ${NATOMAX} ${NFMAX} ${LTEMAX} \
${NLMAX} ${NRBBMAX} ${NRBFMAX} ${NCBBMAX} ${NCBFMAX} ${NRFFMAX} ${NCBXMAX} ${NRLLMAX} \
${NRLUMAX} ${NRBBMAD} ${NRBFMAD} ${NCBBMAD} ${NCBFMAD} ${NRFFMAD} ${NCBXMAD} ${NL} ${NL} \

2>~/requests/
#

checkPARA_values

RRARBHBAR AR AR AR R ARAR AR AR AABARAR AR AR RHRARAH
## PARA MASTER LINE1_PROF

B i i i
#### 1) user’s choice

#
wrange=
#

# Extracting from ATOMS2 output

NATOMAX="grep
NIONMAX=‘grep
NLMAX=*grep
LTEMAX="‘grep
NRBBMAX=‘grep
NRBFMAX=‘grep
NRDIMAX="grep
NRFFMAX="grep
NRLLMAX=‘grep
NRLUMAX=*grep
#
NRBLMAX=$ {NRBB
NCBBMAD=6
NCBFMAD=2
NRFFMAD=2
NCBXMAD=8
NRLFMAX=1
NRBFMAD=6
NRLLMAD=1
NRLUMAD=1
# default sett
NFMAX=100000
NRBBMAD=29999
NRBFMAW=999999
NCBBMAX=1
NCBFMAX=1
NCBXMAX=1
#

NATOMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
NIONMAX OUTPUT ATOMS2 WFP LF |
NLMAX  OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
LTEMAX OUTPUT ATOMS2 WFP LF |
NRBBMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
NRBFMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
NRDIMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
NRFFMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |
NRLLMAX OUTPUT ATOMS2 WFP LF |
NRLUMAX OUTPUT ATOMS2 WFP_LF |

MAX}

ings

99

if [ ${NRLLMAX} —eq 0 ]

then
NRLLMAX=1
fi

if [ ${NRLUMAX} —eq 0 ]

then
NRLUMAX=1

fi

NL=1

#

awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk
awk

e e e e e L L e ]

print $4
print $4
print $4
print $4
print $4
print $4
print $4
print $4
print $4
print $4

~/scripts /checkPARA.sh line1_prof MASTER ${NLMAX} ${NIONMAX} ${NATOMAX} ${NFMAX} ${LTEMAX} \

${NL} ${NRBBMAX} ${NRBFMAX} ${NCBBMAX} ${NRBFMAW} ${NRFFMAX} ${NCBXMAX} ${NRLLMAX} \
${NRLUMAX} ${NRBBMVAD} ${NRBFMAD} ${NCBBMAD} ${NCBFMAD} ${NRFFMAD} ${NCBXMAD} ${NL} \

${NL} 2>~/requ
##

# 2) standard
#
wrange="_00005
#wran