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Kapitel 1

Einleitung

Um eine moglichst vollstédndige Beschreibung der Entwicklung, Struktur und Dynamik
von Galaxien zu erhalten, werden Erkenntnisse iiber ihre Materieverteilung gesammelt.
Den grofiten Anteil der Masse, der diffus verteilten Materie, bildet das interstellare Medi-
um (ISM) mit vielféltigen Erscheinungsformen. Dessen inhomogene Struktur wird durch
die deutliche Variation von Dichten und Temperaturen hervorgerufen. Auch ist die che-
mische Zusammensetzung aus Atomen, Ionen, Molekiilen und festen Teilchen (Staub)
rdumlich variabel. Die einzelnen Komponenten des interstellaren Mediums beeinflussen
sich gegenseitig und erzeugen Strukturen, deren Gréflen von einige pc bis hin zu kpc be-
tragen konnen.

Die vorliegende Untersuchung einzelner Komponenten des interstellaren Mediums inner-
halb unserer Milchstrafie soll einen Zusammenhang zwischen zwei Komponenten aufzei-
gen, die auf den ersten Blick keine offensichtlichen Beziehung zeigen miifiten. Zum einen
der neutrale Wasserstoff, der durch seine Linienemission wichtige Erkenntnisse der ga-
laktischen Struktur liefert, zum anderen Magnetfelder, die durch Stréme geladener Teil-
chen entstehen. Die Existenz eines Zusammenhangs zwischen dem interstellarem Staub,
Gas, kosmischer Strahlung und dem magnetischen Feld ist mittlerweile akzeptiert, aber
dennoch wenig verstanden. Durch eine geringfiigige Ionisation des neutralen Wasserstoffs
wird die neutrale Gaskomponente an das Magnetfeld gekoppelt.

Fiir die vorliegende Untersuchung wurde die momentan empfindlichste Beobachtung des
neutralen Wasserstoffs, der Dwingeloo Survey, verwendet. Diese Himmelsdurchmuster-
ung steht durch Zusammenarbeit mit der Sterrewacht Leiden dem Radioastronomischen
Institut der Universitit Bonn als Rohdatensatz zur Verfiigung. Informationen iiber Ma-
gnetfeldeigenschaften wurden aus extragalaktischen und galaktischen Quellen, sowie mit
Hilfe von optischen Polarisationsmessungen ermittelt. Durch die Moglichkeit, den neu-
tralen Wasserstoff entsprechend seiner unterschiedlichen Radialgeschwindigkeiten unter-
suchen zu konnen, ergaben sich fiir die Arbeit zwei Schwerpunkte einen Zusammenhang
zu finden:
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e Magnetfeldeigenschaften im Vergleich mit dem neutralen Wasserstoff bei gegebenen
Radialgeschwindigkeiten.

e Magnetfeldeigenschaften, die Hinweise auf grofiraumige Strukturen liefern, vergli-
chen mit dem, iiber den gesamten Geschwindigkeitsbereich integriertem Wasserstoff
in entsprechender Beobachtungsrichtung.

Ein Uberblick iiber die Bestimmung von Eigenschaften des Magentfelds in kleinen Gebie-
ten, sowie die grofiskalige Strukturbildung der Magnetfelder innerhalb von Spiralgalaxien
soll in den Kapiteln 1 und 2 diskutiert werden. Die auftretenden Probleme der Interpreta-
tion von Beobachtungsergebnissen in Bezug auf einzelne Magnetfeldkomponenten werden
zusétzlich angesprochen.

Die zum Verstindnis der verwendeten Daten, wichtigsten Schritte der Datenreduktion
in der Untersuchung des neutralen Wasserstoffs, sowie prinzipielle Schwierigkeiten in der
Bestimmung von Eigenschaften polarisierter Strahlung werden in Kapitel 3 besprochen.
Zusammenhénge beziehungsweise Unterschiede der untersuchten Komponenten des in-
terstellaren Mediums werden im Kapitel 4 und 5 aufgefiihrt. Hierbei werden zusétzlich
spezielle Strukturen innerhalb der Sonnenumgebung in Zusammenhang mit den Ergeb-
nissen diskutiert.

Die Zusammenfassung der Ergebnisse und deren Interpretation ist im Kapitel 6 aufgefiihrt.



Kapitel 2

Methoden zur

Magnetfeldbestimmung

Die physikalischen Groflen interstellarer Magnetfelder sind durch unterschiedliche Mefime-
thoden bestimmbar. Grundlegende Erkenntnisse konnen durch Beobachtungen im Radio-
bereich, im optischen und infraroten Spektralbereich gewonnen werden. Abhéngig von der
Beobachtungsmethode sind verschiedene Magnetfeldkomponenten beobachtbar: B, ent-
spricht der Magnetfeldrichtung in Projektion auf die Himmelsebene, die senkrecht zum
Sehstrahl® liegt, B, ist die Komponente parallel zum Sehstrahl. Die physikalischen Pro-
zesse in den betroffenen Anteilen des interstellaren Mediums (ISM) und die durch sie
beobachtbaren Magnetfeldkomponenten sind in der Tabelle 2.1 aufgefiihrt und werden im

folgenden besprochen.

| Prozef | Komponenten des ISM | Magnetfeld |
Zeemaneffekt der 21cm—Linie | neutraler Wasserstoff B,
Faradayrotation thermische Elektronen B,
Polarisation des Sternlichtes | Staub B,
Synchrotronstrahlung relativistische Elektronen B,

Tabelle 2.1: Magnetfeldkomponenten (Unséld und Bascheck, 1988, [1])

!Der Sehstrahl entspricht dem Weg zwischen Quelle und Beobachter.
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2.1 Der Zeemaneffekt

Durch das Einwirken eines &ufleren Magnetfelds spalten sich Spektrallinien von Molekiilen
oder Atomen auf. Hierbei werden zirkular (%) und linear (7°) polarisierte Anteile des
emittierenden Strahlungsfeldes getrennt. Der einfachste Fall der Zeeman—Aufspaltung er-
gibt aus einer Linie ein Triplett. Die so auftretenden Komponenten lassen sich bei den
Frequenzen

™ =y (2.1)

(2.2)

beobachten.

Senkrecht zum Magnetfeld sind alle drei Komponenten beobachtbar, in Richtung des Ma-
gnetfeldes hingegen konnen nur die zirkular polarisierten Komponenten (0%) beobachtet
werden. Durch die Frequenzverschiebung der zirkular polarisierten Teilwellen kann somit
die Magnetfeldstérke parallel zum Sehstrahl bestimmt werden. Fiir den neutralen Wasser-
stoff innerhalb interstellarer Magnetfelder ergibt sich eine Frequenzverschiebung fiir o*
in der Gréfenordnung von Av = 2.8 Hz uG™" (Bolton und Wild, 1957, [2]).

Prinzipiell kénnen solche Aufspaltungen mit radioastronomischen Beobachtungen be-
stimmt werden. Hierbei ist die Messung der Frequenzaufspaltung von dem Verhiltnis
des Magnetfelds zu der Linienbreite abhéingig, so dal die Magentfeldstirken im kalten,
neutralen Gas (100K) besser als im warmen, neutralen Gas (8000K) zu beobachten sind
(Kulkarni und Heiles, 1988, [3]). So besitzt zum Beispiel HI-Gas bei einer Temperatur
von T = 100K eine Linienbreite von 2.1kms™! (FWHM). Derzeit lassen sich Magnet-
feldstéirken in der Groflenordung von ~ 0.1 uG in HI-Wolken detektierten (Wielebinski
und Krause, 1993, [4]), so dafl durch den Zeemaneffekt eine mittlere Magnetfeldstéirke
des lokalen Magnetfeldes von 2 + 1uG (Sofue et al., 1986, [5]) gemessen werden kann.
Ein Vorteil des Zeemaneffekt gegeniiber anderen Bestimmungsmethoden der Magnetfeld-
eigenschaften ist, dafl die Magnetfeldrichtung und Stérke gleichzeitig bestimmt werden
kann.

2.2 Faradayrotation

Die Drehung der Polarisationsebene elektromagnetischer Wellen, der polarisierten Strahl-
ung, innerhalb eines Plasmas unter Einflu} eines Magnetfeldes wird Faradayrotation ge-
nannt.

Untersuchungen innerhalb eines 2-Komponenten—Modells des Plasmas haben gezeigt, dafl
zirkular polarisierte Wellen beziiglich ihres Drehsinns unterschiedliche Phasengeschwin-
digkeiten besitzen (Kippenhahn und Méllenhoff, 1975, [6]). Wird von einer Quelle linear
polarisierte Strahlung ausgesendet, so kann diese als Superposition von zwei entgegenldufig
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zirkular polarisierten Teilwellen verstanden werden. Die unterschiedlichen Brechungsin-
dizes verursachen fiir die einzelnen Teilwellen Laufzeitunterschiede entlang des Sehstrahls.
In Folge dessen verdreht sich die Polarisationsebene im Vergleich zur urspriinglichen Lage
um einen Winkel ¢. Die Grofle des Drehwinkels ist abhéngig von der Wellenléinge bei der
die Polarisation gemessen wurde und dem Rotationsmafl (RM).

¢ = N*RM (2.3)

Hierbei wird das Rotationsmafl von dem Magnetfeld B und der Elektronendichte n. be-
stimmt. Das Rotationsmaf fiir Beobachtungen in Richtung des Sehstrahls wird durch

RM 5 (£ ne B, ds
Tadm= = 51 % 10 /0 T T (2.4)

definiert. Hierbei entspricht L der Weglénge innerhalb des Plasmas. Zur Differenzierung
der Magnetfeldrichtung wird das Vorzeichen der Rotationsmafle so gewihlt, daf bei posi-
tivem RM die Magnetfeldrichtung auf den Beobachter zeigt, hierfiir ist in der graphischen
Darstellung (e) ein géngiges Symbol.

Das RM kann durch Messung der Polarisationswinkel einer linear polarisierter Strahl-
ungsquelle in verschiedenen Wellenléingen bestimmt werden. Hierzu wird als Ordinate der
Polarisationswinkel und als Abszisse das Wellenldngenquadrat aufgetragen, so ergibt sich
durch den linearen Zusammenhang aus

¢ = 2RM + ¢, (2.5)

das RM durch die Steigung der Geraden. Die gemessenen Winkel beinhalten zuziiglich
zur Drehung der Polarisationsebene noch den intrinsischen Polarisationswinkel ¢, der ge-
messenen Quelle, der sich in Form des Achsenabschnitts bestimmen l48t.

Die Faradayrotation beeinflufit polarisierte Strahlung nicht nur auf galaktischen Ska-
lenléingen sondern auch direkt durch den Einflufl der Atmosphéire. Um dies zu illustrieren
wurde der Einflul der Faradayrotation in der Ionosphére der Erde bei einer Wellenlénge
von 21 cm berechnet. Mit den folgenden Werten fiir die

Dicke der Ionosphire =~ 10! pc,
Magnetfeldstéirke ~ 0.3 G,
Elektronendichte ~ 10% Teilchen cm ™3,

ergibt sich ein Rotationsmafl von RM = 2.43rad m 2. Fiir die oben angenommene Wel-
lenléinge dreht sich die Polarisationsebene um ¢ = 6°1. Die Grofle der Faradayrotation
zeigt, dal bei Messungen von linear polarisierter Strahlung der Einflufl der Ionospihre
nicht vernachlissigbar ist. Durch die Fluktuationen der Elektronenverteilung innerhalb
der Tonosphire ist eine genaue Bestimmung des Faradayanteils nicht méglich, dieser wird
aber durch Messungen bei kleineren Wellenldngen deutlich reduziert.
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Durch den Effekt der Faradayrotation konnen, im Gegensatz zum Zeemaneffekt, nur Aus-
sagen iiber die parallele Komponente des Magnetfelds gemacht werden. Aussagen iiber
die Stirke des Magnetfelds sind nicht moglich, da im allgemeinen die Information iiber
die Elektronendichte entlang des Sehstrahls nicht bekannt ist. Abhilfe ergibt sich aus der
Méglichkeit, die Elektronendichte durch Beobachtungen von Pulsaren? iiber deren Disper-
sionsmaf} abzuleiten.

Die in kurzen Absténden emittierten Strahlungsimpulse der Pulsare werden entlang des
Sehstrahls durch das Plasma verzogert (Zeitverzogerung o< v). Diese Strahlungsimpulse
kénnen als Superposition von Signalen verschiedener Frequenzen aufgefafit werden, deren
jeweils verzogertes detektieren beim Beobachter Aufschluf} iiber das Dispersionsmafl gibt.
Durch die beobachtbaren Laufzeitunterschiede bei verschiedenen Wellenléngen,

1 1
ty—ty =134 x107°(— — —) DM (2.6)
12} Uy

kann iiber das Dispersionsmafl

L d
DM = / _Me 95 (2.7)
o [em ™3] [pc]
die Elektronendichte entlang der Sichtlinie bestimmt werden. Die zur detektierenden Zeit-
unterschiede der einzelnen Signale liegen in der Groflenordung einiger us (Rohlfs und Wil-
son, 1996, [7]).
Durch das Verhéltnis von Rotationsmafl und Dispersionsmafl der Pulsare kann somit die
mittlere Magnetfeldstirke entlang des Sehstrahls
_ RM
B, =1.23 —. 2.
=123 0 (28)
bestimmt werden. Im Vergleich zum Zeemaneffekt konnen somit Aussagen iiber grofiskali-
ge Magnetfeldausrichtungen und Stérken getroffen werden. Die durch Pulsare bestimmte
mittlere, parallele Magnetfeldstirke liegt in der Gr68enordung von 1-2 uG.

2.3 Polarisation des Sternlichts

Die Untersuchung von Sternlicht zeigt, dal dieses durch das ISM verfirbt und linear
polarisiert wird. Die Beobachtungen kénnen durch Streuung und Absorption an interstel-
larem Staub erklirt werden. Die hierbei gemessene Polarisationsrichtung des Sternlichts
1aBt Riickschliisse auf die Magnetfeldrichtung zu.

2Pulsare sind rotierende Neutronen-Sterne mit einem stark eingefrorenen Magnetfeld, deren Rotati-
onsachse nicht mit der Symetrieachse des Magnetfelds und damit der Richtung gebiindelter Emission
zusammenfillt. Sie zeigen einen periodischen Strahlungsimpuls.
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Die linear polarisierte Strahlung wird mit Hilfe eines Analysator in seine Komponen-
ten unterteilt, die dabei auftretenden gréfiten beziehungsweise kleinsten Strahlungsfliisse
werden mit [,,,, und I,,;, bezeichnet. Der Polarisationsgrad

. Imaac - Imm (2 9)
B Imaz + Imm .

der polarisierten Sternstrahlung ist unabhéngig vom Spektraltyp des jeweiligen Sterns.
Der Polarisationsgrad nimmt mit der interstellaren Extinktion zu und erreicht einen ma-
ximalen Wert von P < 0.9% FEp_v. Der hierfiir benétigte Farbexzel Fp_y gibt die un-
terschiedliche Absorption von blauen und visuellem Licht an. Durch die oben angespro-
chenen funktionalen Zusammenhinge der Polarisation, kann von einem interstellaren Ur-
sprung der Polarisation des Sternlichts ausgegangen werden. Die Polarisation erfolgt durch
Streuung und Absorption des Strahlungsfelds an Staubteilchen. Durch den punktférmigen
Charakter der Sterne am Himmel erfolgt die beobachtete Polarisation ausschliefllich durch
anisotrope Extinktion (Vorwirtsstreuung). In ausgedehnten Quellen sind Polarisations-
strukturen, die bei Messungen linear polarisierter Strahlung in Nebeln (Reflexionsnebel)
beobachtet werden, nicht nur durch Vorwirtsstreuung gegeben. Die Polarisation kann hier-
bei aufgrund der besonderen Geometrie in der Beobachtung von Streuung (Mie-Streuung)
unter einem bestimmten Winkel erzeugt werden.

Die bei der Sternpolarisation wirkende Vorwértsstreuung an nicht sphérischen Staubteil-
chen wird im folgenden anhand von Abbildung 2.1 erklért.

e

Abbildung 2.1: Polarisation von Sternlicht durch Staub

Ein unpolarisiertes Strahlungsfeld kann als eine Superposition von statistisch un-
abhéngigen Teilwellen beschrieben werden. Die Wechselwirkung des Strahlungsfeldes
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bei Vorwértsstreuung mit nicht sphérischen Staubteilchen ergibt eine unterschiedliche
Schwichung dieser Teilwellen. Die Beobachtung eines linear polarisierten Strahlungsfeldes
ergibt sich nur, wenn die Richtung der Extinktion entlang des Sehstrahls nicht statistisch
verteilt ist. Die hierdurch entstandene linear polarisierte Strahlung besteht zum grofiten
Teil aus den nicht geschwiichten Komponenten des Strahlungsfeldes.

Der néchstliegende Ansatz zur Erkldrung des Ausrichtungsmechanismus ergibt sich, in-
dem die ldnglichen Staubteilchen dhnlich wie Kompafinadeln im Erdmagnetfeld verhalten.
Hierbei ist die Ausrichtung der Staubkorner entlang der Magnetfeldlinien nur moglich,
wenn die Staubteilchen ferromagnetische Eigenschaften besitzen und Magnetfelder mit
Magnetfeldstéirken in der Gréflenordnung von einigen ~ 1073 G (Scheffler und Elsésser,
1990, [8]) existieren. Diese Stiirke wird benétigt um den auftretenden Winkelgeschwindig-
keiten, die bei der Wechselwirkung des Staubs mit dem {ibrigen ISM auftreten, entgegen-
zuwirken. Solch starke Magnetfelder werden aber nicht beobachtet, so dafl grofirdumige
Strukturen durch diese Interpretation der Ausrichtung nicht erklért werden konnen. Im
folgenden werden die auftretenden Winkelgeschwindigkeiten, die besondere Anforderung-
en an den Ausrichtungsmechanismus der Staubkérner stellen, bei der Wechselwirkung mit
interstellaren Gaspartikeln abgeschitzt.

StoBe mit Gaspartikeln versetzen die Staubteilchen in Rotation. Zur Abschétzung der
auftretenden Winkelgeschwindigkeit gilt im thermischen Gleichgewicht:

1, 1

2[w = 2ls:TG (2.10)
(I = Trégheitsmoment, w = Winkelgeschwindigkeit, Tz = Gastemperatur). Fiir sphérische
Teilchen mit einem Radius von ~ 5 x 107cm und einer mittleren Dichte p = 1 gcm™3
erhilt man bei einer Gastemperatur von 100 K eine Winkelgeschwindigkeit von w =
10557, die zusétzlich durch Bildung von Hy Molekiilen in der Oberfliche des Staubkorns
erhoht werden kann. Hierbei wird beim Verlassen des Molekiils die Bindungsenergie in
Form einer Translationsbewegung frei, so dafl durch solch einen Prozefl die Winkelge-
schwindigkeit auf w ~ 10°s™! erhéht wird (Ruzmaikin et al., 1989, [9]). Diese hohen
Winkelgeschwindigkeiten miissen bei der Beschreibung eines geeigneten Ausrichtungsme-
chanismus mit ins Kalkiil gezogen werden.
Die Erklarung der Ausrichtung in einen weiten Bereich der Sichtlinie erfordert besondere
Voraussetzungen an die Theorien der Ausrichtungsmechanismen. Hierbei sind von unter-
schiedlichen Autoren verschiedene Vorschlige zur Ausrichtung von Staubteilchen gemacht
worden:

e Impulsiibertrag beim Durchflufl des Staubs durch Gas oder einem Strahlungsfeld,
so daf8 die Ausrichtung in Bewegungsrichtung erfolgt (Gold, 1952, [10]).

° Ubertrag des Photonenspins auf das Teilchen, so daf} sich die Teilchen senkrecht zur
Translation ausrichten (Harwit, 1970, [11]).
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e Der Mechanismus der Paramagnetischen Relaxation (Davis und Greenstein, 1951,
[12]).

Der am meisten akzeptierte Ausrichtungsmechanismus ist der durch paramagnetische Re-
laxation. Im folgenden wird diese Theorie in einer einfachen Form dargestellt, zur theore-
tischen Berechnungen der Ausrichtung soll hier auf die Biicher “The Interstellar Medium”
von Kaplan und Pikelner (1970, [13]) und “Physical Process in the Interstellar Medium”
von Spitzer (1978, [14]) verwiesen werden. Bei der Beschreibung des interstellaren Staubes
gehen die Autoren davon aus, daf} dieser gerade noch zu einem so geringen Anteil aus fer-
romagnetischen Atomen besteht, so dafl der Staub paramagnetische Eigenschaften besitzt.
Der elastische Stol mit einem Gaspartikel 14t das Teilchen um eine der kiirzeren Achse
rotieren und beschreibt zuziiglich eine Prizessionsbewegung um ein bestehendes Magnet-
feld. Ist die Rotationsachse gegeniiber dem Magnetfeld gekippt, so werden Bereiche im
Teilchen einem statischen und periodischem Magnetfeld ausgesetzt. Infolge der Bewe-
gung verliert das Teilchen stindig Rotationsenergie durch die wechselnde Magnetisierung
des periodischen Magnetfelds. Der Energieverlust, der durch die innere Magnetisierung
entsteht, wird thermisch umgesetzt und l&8t sich mit Hilfe des imaginédren Anteils der
Suszeptibilitat

X =x +ix' (2.11)
beschreiben. Tm Bereich der Winkelgeschwindigkeiten (w ~ 10® s™! fiir Eisen und
w =~ 10°s7! fiir Eis (Aannestad und Purcell, 1975, [15]) ist x" unabhingig von der Kon-
zentration der Teilchen die den Staub bilden und deren magnetischen Momenten, so dafl
der Energieverlust der inneren Magnetisierung durch

X' =2.5x 10122 (2.12)
Ts
abgeschétzt werden kann (75 Staubtemperatur). Die Magnetisierung im Inneren des Teil-
chens kann dann durch

M= X;”(w x B) (2.13)

beschrieben werden. Diese ist immer ein wenig beziiglich des periodisch wechselnden Ma-
gnetfelds verzégert. Hierbei bildet sich mit dem magnetischen Moment des Teilchens und
dem Magnetfeld ein retardiertes Drehmoment aus, das senkrecht auf B und antiparallel
zu w steht. Durch Einflu des Drehmoments richtet sich die Rotationsachse parallel zum
Magnetfeld aus. In dieser Stellung wirkt nur noch ein Beitrag des statischen Magnetfelds
auf das Teilchen. Der Betrag des Drehmoments ergibt sich

D=V|M x B|=Vyx' B?sin¢ (2.14)

aus dem Volumen V des Teilchens, sowie den Beitriigen von M, B und ¢ (dem Winkel
zwischen dem Vektor der Winkelgeschwindigkeit und dem Magnetfeld).
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Zur Beurteilung der Effizienz des Ausrichtungsmechanismus wird das Verhiltnis der Sto$3-
zeit des Staubs

Mstaub
t, = 2.15
(7 @Byoy) (o) (2.15)

mit der Ausrichtungszeit
21w

t, =
V XII B2
gebildet (Ruzmainkin et al., 1989, [9]). Ein effizienter Ausrichtungsmechanismus liegt dann
vor, wenn der Wert

(2.16)

ts B?
=3 x 10° - (2.17)

(5 - t_ 1
a TStaub TI—%I N GStaub

in der GroBenordnung von 1 liegt.

Die beobachtbaren Polarisationsgrade lassen sich schon mit einer effektiven Ausrichtung
von § = 0.4 erkldren (Spitzer, 1978, [14]). Die Berechnung der Ausrichtung unter typi-
schen Konditionen des kalten neutralen Gases (B = 2 uG, Tsgaup, = 10 K, Ty = 100 K,
n = 10cm™3 und dem Teilchendurchmesser agg,u, = 10™°cm), ergibt jedoch einen Wert, fiir
0 von nur = 0.1. Diese Diskrepanz zur Beobachtung wird durch unterschiedliche Autoren
versucht zu korrigieren, indem die Ansétze der Theorie der Paramagnetischen Relaxation
modifiziert werden. Da bis heute die Beschaffenheit des interstellaren Staub noch unge-
klart ist, wére ein wichtiger Schritt, die Staubzusammensetzung zu untersuchen.

Fiir eine effektive Ausrichtung § =~ 1 sagen die Berechnungen von Jones und Spitzer (1967,
[16]) unterschiedliche Temperaturen von Staub- und Gasteilchen voraus.

Die im Vorfeld diskutierten Probleme in der Interpretation der Ausrichtung der Staub-
teilchen implizieren, dafl eine Bestimmung der Magentfeldrichtung durch Sternpolarisa-
tion nur bedingt mdglich ist. Der Vergleich von ermittelten Magnetfeldrichtungen aus
optischen mit denen radioastronomischer Beobachtungen 148t vermuten, dafl bei ausge-
dehnten Strukturen am Himmel die Polarisationsrichtung der Sternstrahlung (E-Feld)
zum grofiten Teil parallel zum Magentfeld (B) verlduft. Auf die Ergebnisse von Spoelstra
(1984, [17]), der Polarisation zwischen 408 MHz und 1411 MHz beobachtet hat, soll hier
verwiesen werden.

2.4 Synchrotronstrahlung

Synchrotron beziehungsweise Magnetobremsstrahlung entsteht durch Ablenkung von be-
wegten Elektronen in einem Magnetfeld. Die beobachtete kosmische Synchrotronstrahlung
wird durch relativistische Elektronen verursacht, hierbei ist der zugrundeliegende physi-
kalische Prozefl mit Hilfe der folgenden Abbildung 2.2 am einfachsten nachvollziehbar.
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Abbildung 2.2: Synchrotronstrahlung eines Elektrons im Magnetfeld (Uns6ld und
Bascheck, 1988, [1])

Das relativistische Elektron bewegt sich auf einer Schraubenbahn mit der Zyklotron-
frequenz in einem homogenen Magnetfeld. Durch die so beschleunigte Bahnbewegung
des Elektrons emittiert dieses Strahlung innerhalb eines Kegels mit dem Offnungswin-
kel 9 = (/1 — (2)? bei einer festen Frequenz. Fiir einen in der Bahnebene des Elektrons
liegenden Beobachter sind durch diese Bewegung nur linear polarisierte Strahlungsblit-
ze beobachtbar (E-Feld der Strahlung steht senkrecht zum Magnetfeld). Diese kurzen
Strahlungsimpulse eines einzelnen Elektrons ergeben ein hochfrequentes Spektrum, des-
sen Strahlungsleistung mit Hilfe der Fourieranalyse untersucht werden kann. Die Leistung
ist dann durch 3B
€ 1 14
Py, E) = o F(Vk) (2.18)

beschrieben und hingt von der kritischen Frequenz

SeBL FE
Vg = (

dTm,c

)? (2.19)

me c2

ab. Hierbei ist die Energie in Einheiten von MeV einzusetzen damit sich die kritische
Frequenz in MHz ergibt (m. = Elektronenmasse, e = Elektronenladung). Die Funktion
F(z) ist durch Ginzburg und Syrovatski (1965, [18]) bestimmt worden.

Zur Berechnung der Intensitét, iiber den Emissionskoeffizient, der beobachteten Synchro-
tronstrahlung, wird ein Potenzansatz N(E)dE ~ k E~7dE der Energieverteilung eines
Elektronenensemble benutzt. Der Emmisionskoeffizient wird dann durch Integration, der
Strahlungsleistung eines Elektrons iiber das Energieintervall, zu

£ —(y-1)

exkB?* v T . (2.20)

gebildet.
Im optisch diinnen Fall besitzt die beobachtete Intensitét der Synchrotronstrahlung die
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gleiche Abhiéingigkeit von Frequenz und Magnetfeldstiarke wie der Emisionskoeffizient und
damit ein dhnliches Verhalten wie das Energiespektrum der Elektronen.

Durch die bei Synchrotronbeobachtung bei allen Frequenzen auftretende Polarisation
kénnen RiickschliiBe auf Magnetfeldeigenschaften trotz des Faradayeffekts bestimmt wer-
den. Hierbei kann die Polarisation fiir eng aneinanderliegende Wellenldngen bestimmt
werden, so dafl der Beitrag der Faradayrotation minimiert und dadurch die intrinsische
Polarisation der emittierenden Quellen gut bestimmbar wird. Die intrinsische Polarisation
gibt dann die Richtung des Magnetfelds an, welches senkrecht zum E-Feld der Strahlung
verlauft.



Kapitel 3

Magnetfeldstrukturen

Der Ursprung grofirdumiger interstellarer Magnetfelder in Spiralgalaxien ist derzeit noch
nicht vollstindig verstanden. Zur Beschreibung dieser existieren im wesentlichen zwei
Modelle, die auf die Ausbildung der Magnetfeldstrukturen und deren Aufrechterhaltung
eingehen.

Die Bestimmung der Konfiguration der Magnetfeldstruktur in einer Galaxie ergibt sich
durch die Richtung der Magnetfeldlinien entlang der Spiralarme. Sind Magnetfeldlinien
in einer zweiarmigen Spirale durchweg nach auflen oder innen gerichtet, so entspricht dies
einer axialsymmetrischen Magnetfeldkonfiguration. In der bisymmetrischen Konfigurati-
on weisen die Magnetfeldlinien in den Spiralarmen in unterschiedliche Richtungen, so dafl
in benachbarten Spiralarmen ein Wechsel der Magnetfeldrichtung stattfindet. Infolgedes-
sen konnten Orte entstehen, in denen die Magnetfeldstirke auf null sinkt, sie werden als
neutrale Linien bezeichnet.

Die Aufrechterhaltung und Ausbildung der Magnetfeldstrukturen wird zum einem durch
das Dynamomodell und zum anderen durch das primordiale Modell erklirt. Im Dy-
namomodell entsteht ein grofles axialsymmetrisches, galaktisches Magnetfeld durch die
Verstarkung einzelner Komponenten von schwachen turbulenten Magnetfeldern aufgrund
des Dynamoeffekts. Die hierbei vorrausgesetzten schwachen Magnetfelder sind als Reste
eines primordialen Magnetfelds oder durch Supernovae induzierte Magnetfelder zu ver-
stehen, deren polodiale (parallel zur Rotationsachse liegende) und torodiale (senkrecht
zur Rotationsachse liegende) Magnetfeldkomponenten im Wechselspiel verstéirkt werden.
Axialsymmetrische Magnetfeldkonfigurationen werden zum Beispiel in den Galaxien M31
und 1C342 beobachtet.

Im primordialen Modell wurde urspriinglich vorausgesetzt, dal die bisymmetrischen Ma-
gnetfelder in Galaxien aus dem aufgewickelten intergalaktischen Magnetfeld bestehen
miiffiten. Hierbei wird dieses bei der Galaxienentstehung komprimiert und in Folge der
galaktischen Rotation aufgedreht. Als Konsequenz miifiten, im Laufe der Zeit, die Ma-
gnetfeldlinien nach mehreren Umdrehungen der Galaxie eng aufgewickelt sein. Diese Vor-
stellung impliziert, das eng aufgewickelte Magnetfeldlinien unterschiedlicher Ausrichtun-

13
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gen entstehen, die durch Rekonnektion aufgel6st werden wiirden, was im Widerspruch zu
den Beobachtungen steht. Mittlerweile wird von der Vorstellung ausgegangen, dafy bisym-
metrische Magnetfelder aus der Verstirkung primodialer Saatfelder auch mit Hilfe eines
Dynamos gebildet werden. Solch eine Konfiguration kann in der Galaxie M81 beobachtet
werden (Krause, 1987, [19]).

Die zwei Modelle zur Beschreibung der Magnetfeldkonfigurationen unterscheiden sich
nur noch in den Vorraussetzungen zur Strukturentwicklung des grofiriumigen Magnetfel-
des, wobei die Aufrechterhaltung innerhalb der Modelle durch unterschiedliche Dynamo-
modelle (o, aw) in verschiedenen Moden beschrieben werden kann. So wird zum Beispiel
durch den aw-Dynamo mit dem Modus' m=1 die niedrigste bisymmetrische Magnet-
feldspiralstruktur angeregt. Problematisch ist bei der Modellierung der entsprechenden
Magnetfeldkonfigurationen, dafl bei htheren Moden die Anwachszeiten der Verstdrkung
der Magnetfelder zu gering sind.

3.1 Bestimmung der Magnetfeldstruktur

Axialsymmetrische oder bisymmetrische Magnetfeldstrukturen in Galaxien kénnen un-
terschieden werden, indem die systematische Verdnderung des Rotationsmafles iiber die
Galaxie untersucht wird. Das gemessene Rotationsmaf} einer extragalaktischen Quelle
setzt sich aus dem intrinsischen RM und durch Beitrage aus unserer Galaxis und aus
dem intergalaktischen Raum zusammen. Der Beitrag des intergalaktischen Raums kann
fiir Quellen mit kleiner Rotverschiebung z vernachlissigt werden, da das Rotationsmafl
RMig einer ~ (1 + z) 2 Abhiingigkeit folgt (Kronberg, 1994, [20]). Im Gegensatz dazu,
entsteht der grofite Beitrag durch den Anteil der Vordergrund-Faradayrotation innerhalb
unserer Galaxis. Bei der Untersuchung von Magnetfeldkonfigurationen einzelner extraga-
laktischer Quellen kann jedoch dieser Beitrag iiber den Raumwinkel der beobachteden
Quelle als konstant angesehen werden. Die Bestimmung der Magnetfeldkonfiguration ein-
zelner Galaxien durch Rotationsmafle wurde zuerst von Tosa & Fujimoto fiir die Galaxie
Mb51 angewendet (Tosa und Fujimoto, 1978, [21]). Hierbei wird die Galaxienebene in Rin-
ge unterteilt und die Abhéngigkeit der Rotationsmafle vom Azimutwinkel in der Ebene
der Galaxie untersucht. Die Rotationsmafle zeigen in einem axialsymmetrischen Feld eine
m—periodische und in einem bisymmetrischen Spiralfeld eine 27 —periodische Abhéingig-
keit. Die von den Autoren diskutierten funktionalen Zusammenhénge der Rotationsmafie
wurden fiir Galaxien, die mit geringer Inklination beobachtet werden, angeben. Die in
den folgenden Abbildungen dargestellten Magnetfeldstrukturen werden unter Beriicksich-
tigung des Projektionseffekts diskutiert. Der wahre Azimutwinkel in der Ebene einer um

!Der Dynamo wird rechnerisch wie ein Eigenwertproblem behandelt, dessen Eigenfunktionen mit dem
Azimutwinkel innerhalb der galaktischen Scheibe variieren. Der Parameter m entspricht hierbei ganzen
Zahlen die den Modus angeben.
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i (den Winkel) inklinierten Galaxie ist durch

tan U
COS 7

© = arctan (3.1)

gegeben, wobei U dem Positionswinkel auf der Himmelsebene entspricht. Der beziiglich
des Zentrum und Ausgehend von der maximalen Hauptachse der projezierten Galaxie
(Ellipse) bestimmt wird.

D S
73 58 43

o

Abbildung 3.1: Ringformige Magnetfeldkonfiguration (Sofue und Takano, 1981, [22])

Besitzt die Galaxie in ihrer Ebene ein ringférmig konzentrisches Magnetfeld, dann besitzt
die Magnetfeldkomponente parallel zum Sehstrahl eine

B, = —B, sinicos © (3.2)

Abhéngigkeit. Bei einem betrachtetem Ring mit konstanter Elektronendichte variiert das
Rotationsmaf, entsprechend der parallelen Magnetfeldkomponente, dann mit

RM = RM, tanicos © + RMg (3.3)

um den Beitrag der Vordergrundrotation (RMg) durch unsere Galaxis. RM, entspricht
dem Magnetfeld iiber der Galaxienscheibe, das in Abhé#ngigkeit von der Skalenhéhe z
beschrieben wird durch

RM, = / 1e(2) Bo(2)dz (3.4)

(Sofue et al., 1986,[5]).

Die Aquivalenz des Winkels ¢ in der Abbildung 3.2 zum Rotationsmaf und schlielich die
Proportionalitdt zur Magnetfeldkomponente entlang des Azimutwinkels © ergibt sich bei
einer festen Wellenldnge (¢ ~ RM ~ B,).
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Abbildung 3.2: Anderung der Polarisationsebene (Sofue und Takano, 1981, [22])

Dadurch kénnen Beobachtungen der Drehung des Polarisationswinkels schon auf Magnet-
feldkonfigurationen hinweisen, wobei zur eindeutigen Bestimmung der intrinsische Polari-
sationswinkel verwendet wird. Die Abbildung 3.2 zeigt den von Sofue und Takano (1981,
[22]) gefundenen funktionalen Zusammenhang fiir Ring IIT von M31.
Das Rotationsmafiverhalten und damit die Magnetfeldkomponente entlang des Sehstrahls
in Galaxien mit einer bisymmetrischen Magnetfeldstruktur 148t sich mit Hilfe einer loga-
rithmischen Spirale
In(;)
S(r) = —=

tan «
beschreiben. Durch Wahl der Parameter ry und « kann die Struktur der Spirale innerhalb
der Galaxie beschrieben werden. Hierbei entspricht 7y einem fester Kreisradius und a dem
Anstellwinkel (pitch-Winkel) zwischen Spiraltangente und der Kreistangente an einem Ort
r der Spirale. Ist der Winkel o = 0 geht die Spirale in einen Kreis iiber.

(3.5)

Abbildung 3.3: Bisymmetrische Magnetfeldkonfiguration (Sofue et al., 1980, [23])

Die am Ort r mit dem pitch-Winkel beschriebene Magnetfeldkomponete ist die stérkste,
da sie der Tangentialkomponente an den Spiralarmen entspricht (siehe Abbildung 3.3).
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Fiir den bisymmetrischen Fall ist die Abhéingigkeit des Rotationsmafies vom Azimutwinkel
innerhalb der Galaxienebene, fiir eine konstante Elektronendichte in einem Ring in der
Galaxienscheibe, gegeben durch

RM = 0.5 RM, tani (cos(20 — o — p) + cos(pp — @) + RMg . (3.6)

RMj entspricht hierbei wieder dem intrinsischen Rotationsmafl innerhalb der Galaxie,
RM¢g dem Anteil durch unsere Galaxis und der Winkel © ist entsprechend der Inklinati-
on bestimmt. Der Winkel y gibt hierbei den Ort der maximalen Magnetfeldstérke an und
wird, entsprechend dem Azimutwinkel, von der nérdlichen groflen Halbachse gegen den
Uhrzeigersinn gezdhlt.

) 90 180° 270" 360

Abbildung 3.4: Verhalten der Funktion (cos(20 — a — u)) (Sofue et al., 1980, [23])

Die in der Darstellung 3.4 abgebildeten Funktionen zeigen das systematische Verhalten
des Rotationsmafles das mit 0.5 RM, tan: fiir eine Inklination von i = 60° normiert wur-
de. Hierbei unterscheiden sich jeweils die Funktionen durch verschiedene Werte fiir o und
. Die Funktion (a) entspricht dabei o —p = 0°, (b) 30° und (c) 60°. Als Beispiel fiir einen
solchen funktionalen Zusammenhang der Rotationsmafle sei die von Sofue et al. (1980,
[23]) besproche Galaxie M51 erwéhnt.

Das im Vorfeld diskutierte Verfahren zur theoretischen Beschreibung von grofiskaligen
Magnetfeldstrukturen entspricht dem “klassischen” Ansatz. Dieser ist, aufgrund des ge-
ringen Auflésungsverméogens der Beobachtungen von Polarisationsstrukturen, in der Lage
die grofiriumigen Magnetfeldstrukturen von sehr vielen, aber nicht allen?, Galaxien be-
schreiben zu kénnen. Durch die derzeitigen Beobachtungsmethoden, die sich in der rdum-
lichen Auflgsung und Empfindlichkeit der Polarisationsmessungen um einen Faktor ~ 10
verbessert haben, sind Polarisationsstrukturen beobachtbar die durch die Dynamotheorie
nicht mehr beschreiben beziehungsweise nach dem klassischen Schema differenzieren las-
sen.

2 Als Beispiel M51.
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Abhilfe konnte der theoretische Ansatz liefern, der das Entstehen eines grofiriumigen
Magnetfeldes durch lokale Dynamos, die turbulente Magnetfelder verstirken, beschreibt
(Subramanian, 1998, [24]).

3.2 Das Magnetfeld der Milchstrafle

Informationen iiber die Magnetfeldkonfiguration der Milchstrafle ergeben sich aus den
Rotationsmaflen extragalaktischer und galaktischer Quellen. Aus der systematischen Be-
einfluBung der RM extragalaktischer Quellen durch die Vordergrund-Faradayrotation
konnen wichtige Kenntnisse iiber die globalen Magnetfeldeigenschaften innerhalb unserer
Galaxie gewonnen werden. Die Erkenntnisse des Magnetfelds werden durch Messungen
von RM der Pulsare und anderen Bestimmungsmethoden gestiitzt. Im folgenden werden
die aus den Beobachtungen erzielten Informationen iiber das galaktische Magnetfeld mit
Hilfe der Abbildung 3.5 erldutert.

9.5kpe -

8kpe -

Skpc

SCUTUM ARM

-8kpe

-1.5kpe o +1.5kpe

Abbildung 3.5: Galaktisches Magnetfeld (Vallée 1996, [25])

+Bkpc

Die hier aufgefiihrten Ergebnisse sind weitestgehend dem Artikel von Vallée (1996, [25])
entnommen. Der linke Teil der Abbildung 3.5 zeigt die globale Struktur der Milchstrafle
in Verbindung mit den ermittelten Magnetfeldrichtungen in der Sicht vom galaktischen
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Nordpol. Die grofiraumigen Magnetfeldstrukturen werden mit kleiner werdendem Radius
besprochen. Fiir 7 > 10 kpc (Perseus-Arm und Zwischengebiete) verlauft die Magnet-
feldrichtung im Uhrzeigersinn, wie zuerst durch extragalaktische Quellen und dann mit
Hilfe von Pulsaren festgestellt worden ist. Diese Magnetfeldrichtung wird bis zur Sonne-
numgebung beibehalten und besitzt eine regulire Magnetfeldkomponente von ~ 2 uG.
Eine Feldumkehr ergibt sich bei einem Abstand ~ 600 pc von der Sonne in Richtung des
galaktischen Zentrums. Eine erneute Feldumkehr bei einem Radius von 5.5 kpc 148t das
Magnetfeld wieder im Uhrzeigersinn laufen. Der rechte Teil der Abbildung 3.5 zeigt die
lokalen Magnetfeldstrukturen innerhalb der Sonnenumgebung von 1.5 kpc die durch die
eingezeichneten Schalenstrukturen beeinflulit werden. Hierbei soll auf die Magnetfeldrich-
tungen, die beeinflufit werden: durch den (N) North Polar Spur (Loop I) und (C) Cetus
arc (Loop 11) aufmerksam gemacht werden, da auf diese Strukturen in den durchgefiihr-
ten Untersuchungen eingegangen wird. Der Vollstindigkeitshalber werden die Namen der
einzelnen Schalen, die in der Abbildung aufilerdem zu sehen sind, aufgefiihrt: (E) Erida-
nus Schale, (G) Gum—-Nebel, (M) Monogem Ring, (062) G062-23+13 Schale und (135)
(G135-40-10 Schale.

Zur theoretischen Berechnung des galaktischen Magnetfeldes wurde versucht, ein BSS (bi-
symmetric spiral structure) oder ASS (azialsymmetric spiral structure) Magnetfeldmodell
zu entwickeln, das die bestehenden Feldumkehrungen beschreiben konnte. Es zeigt sich
aber, dafy die Modelle bis jetzt noch nicht in der Lage sind die beobachteten Strukturen zu
modellieren, so daf} eine konkrete Festlegung der Magnetfeldkonfiguration der Milchstrafle
noch nicht erfolgen konnte. Die aktuellste Untersuchung von Han et al. (1997, [26]) dessen
Modell sich auf einen Rotationsmaflkatalog von Broten et al. (1988, [27]) durch ergéinzend
gemessene RM von Pulsaren stiitzt, weist auf einen A0 (axialsymmetrischen Dynamo im
Mode 0) der Magnetfeldkonfiguration hin.

3.3 Magnetfeld und der neutrale Wasserstoft

Der Zusammenhang zwischen dem Magnetfeldfeldstrukturen und dem interstellaren Me-
dium ergibt sich durch die Ionisation des Wasserstoffs, indem ein kleiner Bruchteil des neu-
tralen Wasserstoffs durch St6fle untereinander beziehungsweise durch kosmische Strahl-
ung ionisiert wird. Die so entstandenen lonen, Elektronen und der neutrale Wasserstoff
bilden ein Plasmagemisch, dessen Leitfdhigkeit von den St68en untereinander abhéngt.
Die geringe Dichte im interstellaren Raum und die daher groflen freien Wegléngen ergeben
eine hohe elektrische Leitfahigkeit. Durch diese grofle Leitfdhigkeit kénnen keine starken
elektrischen Felder aufgebaut werden, so dafl die auftretende magnetische Diffusion sehr
gering wird (Lesch, 1993, [28]). Als Konsequenz sind relative Bewegungen des Magnetfelds
zum Plasma nicht méglich, so dal auch von einem “eingefrorenem” Magnetfeld gespro-
chen wird (Alfvén, 1950, [29]).
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Abschitzungen von Parker (1969, [30]) zeigen, dafl unter astrophysikalischen Bedingungen,
bei einer Ionisation des neutralen Wasserstoffs von 4 x 10~% cm ™2 und einer Temperatur
von 100 K, das Plasma und das Magnetfeld, auf Skalenlingen von 10 pc und innerhalb
eines Zeitraums von 10° Jahren, zusammen gekoppelt sind.

Daher wird eine Korrelation zwischen den beobachteten HI-Strukturen und den gemes-
senen Magnetfeldkomponenten erwartet.



Kapitel 4

Daten

Zur Bestimmung eines Zusammenhangs zwischen der grofiriumigen Verteilung des Ma-
gnetfeldes und des neutralen Wasserstoffs (HI) innerhalb der Milchstrafie, werden Daten
analysiert die von verschiedenen Autoren gewonnen wurden. Diese sind im einzelnen:

e Die Leiden / Dwingeloo Himmelsdurchmusterung (Survey) des galaktischen neutra-
len Wasserstoffs,

e Sternkataloge mit Polarisationsinformationen,
e Rotationsmaflkataloge galaktischer und extragalaktischer Quellen.

In den folgenden Abschnitten werden die wichtigsten Schritte in der Datenaufnahme und
Reduktion sowie Interpretation geschildert.

4.1 Der Leiden Dwingeloo Survey

Der Survey des neutralen Wasserstoff in unserer Galaxie ist mit dem 25—Meter Radio-
teleskop in Dwingeloo durchgefiihrt worden. Die Messung und Auswertung der mit dem
Teleskop empfangenen Signale ist die Doktorarbeit von Dap Hartmann (1994, [31]). Durch
die Zusammenarbeit mit Peter W.M. Kalberla, der den Survey streustrahlungskorrigiert
hat, steht dem RATUB! dieser Survey als Rohdatensatz zur Verfiigung.

In den folgenden Abschnitten werden die wichtigsten Schritte in der Beobachtung und der
Datenreduktion diskutiert. Die Ausfiirungen basieren zum grofiten Teil auf den Kapiteln
2 und 3 der Doktorarbeit von Dap Hartmann (1994, [31]) und dem entsprechenden Buch
“Atlas of Galactic Neutral Hydrogen” (Hartmann und Burton, 1997, [32]).

IRadioastronomisches Institut der Universitit Bonn
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4.1.1 Der Mef3prozef

Das zur Himmelsdurchmusterung benutzte Teleskop ist eines der dltesten Radioteleskope
das derzeit noch im Betrieb ist. Die Beobachtung von Signalen erfolgt iiber verschiedene
Komponenten des Teleskops die sich grob in einen Empfénger (Frontend) und Detek-
tor (Backend) Bereich unterteilen lassen. Das Frontend wurde 1974 als Prototyp fiir das
WSRT? entwickelt und 1981 modifiziert. Es bestand bei der Durchmusterung aus einem
FET-Vertirker mit einer Systemtemperatur von ~ 35 K. Das Backend zur Signalanalyse
ist der Prototyp des Dwingeloo Autokorrelator Spektrometers (DAS). Der systematische
Aufbau von Front-und Backend und der Weg des empfangenen Signals bis zum Spektrum
ist in Abbildung 4.1 dargestellt.

Bei der Verarbeitung von zeitabhéngigen Signalen gibt es prinzipiell zwei verschiedene
Moéglichkeiten, aus einer zeitabhingigen Spannung ein Leistungsspektrum zu erhalten;
zum einem durch Bildung der Fouriertransformierten und anschlieBendem quadrieren des
Signals, zum anderen durch Autokorrelation und Fouriertransformation des Signals. Die
ausfiihrliche Diskussion und technische Realisierung beider Verfahren kann bei Hachen-
berg und Vohwinkel (1982, [33]) nachgelesen werden.

Der in Dwingeloo eingeschlagende Weg entspricht im wesentlichen der zweiten Moglichkeit
der Aufnahme eines Leistungsspektrums. Die spektrale Verarbeitung, nach der Mischung
des empfangenen Signals auf ein niederfrequentes Frequenzband, erfolgt im Autokorrela-
tor DAS, das Leistungsspektrum wird dann mit Hilfe der Fast Fourier Transformation?
gebildet.

In der Wahl der Bandbreite des Empfingers mufl beachtet werden, dafl das Liniensignal
des neutralen Wasserstoff bei 1.4 GHz durch verschiedene Relativgeschwindigkeiten ent-
lang des Sehstrahls eine Frequenzverschiebung, durch den Dopplereffekt, erfihrt. Damit
der gesamte neutrale Wasserstoff unserer Galaxie beobachtbar wird, wurde eine Band-
breite von Av = 5 MHz gewahlt. Mit den 1024 Kanilen des Autokorrelators kann somit
ein Geschwindigkeitsbereich von 1055 kms~! mit einer entsprechenden Auflésung von
Av = 1.03 kms™! beobachtet werden. Der Empfinger wird so eingestellt, dal dem zen-
tralen Kanal (N = 512) eine Geschwindigkeit von 0 kms™" entspricht. Hierbei wird die
Geschwindigkeit beziiglich des LSR (Local Standard of Rest) um die Erdbahnbewegung
und Bewegung der Sonne von 20 kms™! in Richtung («,d)1900 = (18",30°) korrigiert.
Nach allen Schritten der Datenreduktion steht ein Geschwindigkeitsintervall des HI von
[—450,400] km s~! zur Verfiigung.

2 Westerbork Synthesis Radio Telescope
3Spezieller Rechenalgorithmus zur Fourier Transformation
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Abbildung 4.1: Schematischer Uberblick des Front- und Backend Bereichs des 25-Meter

Teleskops in Dwingeloo (Hartmann, 1994, [31])
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Die Dauer der gesamten Durchmusterung héingt von der Wahl der Integrationszeit ab.
Diese ist abhéngig von dem Anspruch, eine hohe Empfindlichkeit bei moglichst kleiner
MefBzeit, fiir jedes Spektrum, zu erreichen. Fiir die Berechnung der Grenzempfindlichkeit
werden die spezifischen Daten des Teleskops (T, = 35K, Av = 5/1024 MHz/Kanal,

K, = ¥ fiir ein 1-Bit digital Korrelator (Bos, 1993, [34]), in die Radiometerformel

K
Vv Av tint

eingesetzt. Mit einer Integrationszeit von t;,; = 180 s ergibt sich ein angestrebtes T}p,s ~
0.07K.

AT = Ty = Tyys (4.1)

Die bei den Messungen aufgenommenen Spektren setzen sich aus dem instrumentellen
Rauschen, Signale die iiber die Nebenkeulen gemessen werden und dem eigentlichen kos-
mischen Anteil zusammen. Durch das Messen eines Referenzspektrums kann der grofite
Teil der instrumentelle Effekte aus dem Spektrum entfernt werden. Die dabei auftreten-
den Probleme werden in den néichsten Abschnitten besprochen.

Bei der Aufnahme des Referenzspektrums R, wird der Empfinger auf ein Frequenzinter-
vall abgestimmt, indem keine HI-Linie mehr zu detektieren ist. Der hierbei im allgemeinen
verwendete Messzyklus zur Aufnahme eines Spektrums im frequency switch— Modus be-
steht aus vier verschiedenen Einzelmessungen die zur Datenanalyse gebraucht werden:

e Dem (S)ignal, das nur aus dem beobachteten Spektrum besteht.

e Dem Spektrum und einer zugeschalteten Rauschdiode mit bekannter Temperatur
S+(IN)oise.

e Aufnahme des Refrenzspektrums R ohne Signal.
e Die Aufnahme des Referenzspektrums ohne Signal und mit der Rauschdiode R+N.

Angesichts der Vielzahl der fiir jedes Leistungsspektrum aufzunehmenden Spektren wurde
ein Zyklus benutzt, der nur die Hilfte der Mefizeit benotigt. Dieser entspricht dem total
power-Zyklus des Dwingeloo Teleskops, in dem fiir jedes Spektrum nur S und (S+N)
gemessen wird. Die benotigten Messungen der Referenzspektren werden nicht fiir jedes
Spektrum einzeln aufgenommen, sondern nur noch fiir einzelne Mefifelder, auf die im
néchsten Abschnitt eingegangen wird.

Die Beobachtung des von Dwingeloo sichtbaren Himmels (§ > —30°) wurde in galakti-
schen Koordinaten durchgefiirt, um mogliche Probleme bei Koordinatentransformationen
zu umgehen. Die Durchmusterung des Himmels erfolgte in 5° x 5° groflen Feldern bis
zu einer galaktischen Breite von b < £85°. Der Bereich der Polkappen fiir b > £85° ist
separat beobachtet worden. Um die Verteilung des HI vollstdndig bestimmen zu koénnen,
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miifite nach dem Sampling Theorem der Himmel in Schritten* von 0°3 beobachtet werden.
Dadurch hitten zur Durchmusterung des gesamten Himmels ~ 550.000 Spektren aufge-
nommen werden miissen. Die so entstandene Beobachtungszeit wire zu lang gewesen, so
dafl ein Kompromif} in der Schrittweite der Abtastung gefunden werden mufite. Die Re-
duzierung der aufzunehmenden Spektren um einen Faktor ~ 2.8 konnte durch die Wahl
des Beobachtungsabstands von 0°5 erziehlt werden. Die Untersuchung der HI-Verteilung
am Himmel erfolgt somit mit einem Abstand, der einem 60%-gem Sampling entspricht.
Die Einteilung der Mess— beziehungsweise Gitterpunkte entlang der galaktischen Breite
ist in jedem Feld konstant (Ab = 0°5). Wobei die Einteilung der Gitterpunkte entlang der
galaktischen Linge innerhalb eines Feldes (b, < b < by,) durch

Al =0.1 b
c0S bpin

(4.2)

gegeben ist. Zu Beginn der Messung eines 5° x 5° Feldes wurden 4 Referenzspektren bei
(Imin, bmin) aufgenommen und abhéngig von der Anzahl der beobachteten Gitterpunkte
(N > 50) noch weitere 4 am Ende der Messung bei (Inaz, bmaz)-

Abbildung 4.2: Darstellung des Messung eines 5° x 5° Feldes (Hartmann, 1994, [31])

“Die Halbwertsbreite der Hauptkeule des Teleskops betrsigt bei 1.420 GHz 0°6, das dessen Auflésungs-
vermogen entspricht.
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In der darauffolgenden Messung eines Feldes, wurden die Spektren in umgekehrter Rei-
henfolge zu der zuletzt gemessenen Richtungen der galaktischen Linge begonnen. Zur
Messung eines in Abbildung 4.2 dargestellten Feldes fiir 0° < b < 5° wurden ~ 9.5 Stun-
den bendétigt.

Wiéhrend der Beobachtungen sind zusétzlich noch weiter Spektren zur Kontrolle der Rich-
tungsgenauigkeit des Teleskops und zur Kalibration aufgenommen worden. Als Pointing
Check wurde alle 24 Stunden eine Kontinuumsquelle (Virgo A & Taurus A) beobach-
tet. Fiir die Kalibration der gemessenen Spektren sind mehrmals tdglich zwei TAU-
Standardquellen S7 & S8 im frequenzy—switched mode beobachtet worden. Hierbei konn-
te S7 zu jedem Zeitpunkt von Dwingeloo aus beobachtet werden. Zur Bestimmung der
Helligkeitstemperatur aus der Antennentemperatur sind als Eichfaktoren die iiber ein
Frequenzintervall ermittelten Leistungen der Standardquellen benutzt worden. Zusétzlich
dienten diese Faktoren zur Extinktionskorrektur® in verschiedenen Elevationswinkeln.
Fiir den gesamten Survey ist eine Beobachtungszeit von 5 Jahren bendétigt worden. Die
Mef3zeit fiir ein Spektrum, inklusive der Korrekturspektren, betragt 180 s. Die erreichte
Grenzempfindlichkeit 7,.,,; lag fiir den gesamten Survey bei 0.07 K. Eine komplette Zu-
sammenstellung der Survey-Parameter ist am Ende des Kapitels in Form der Tabelle 4.2
gegeben.

4.1.2 Der Weg zum korrigiertem Survey

Die ersten Schritte auf dem Weg zum korrigierten Spektrum bestehen aus einer Bandpaf}-
korrektur und der Umrechnung der gemessenen Intensitéit auf eine Helligkeitstemperatur.
Die Bandpafkorrektur des gemessenen Signals erfolgte iiber das Bestimmen der System-
temperatur 7,, mit Hilfe von frequenzverschobenen Referenzspektren. Die Bestimmung

der Systemtemperatur
S

(S+N)-S
wird durch Zuschalten einer Rauschdiode ermittelt. Hierbei wird die aufgenommene Lei-
stung der Rauschdiode mit der tatséchlich eingespeifiten Leistung verglichen. Die endgiilti-
ge Skalierung des Wertes (T¢;) erfolgt iiber die gemessene Leistung der S7 Quelle in einem
Geschwindigkeitsbereich von [—142, 50] kms™! mit der tatséichlichen Leistung. Die eigent-
liche Bandpafikorrektur der Antennentemperatur

S—R
R

erfolgt iiber die gemittelten Referenzspektren (R), die fiir das entsprechende Mefifeld
aufgenommenen wurden. Zur Umrechnung der Antennentemperatur in eine Helligkeit-

Tsys = Teai (4.3)

Ty = Toys (4.4)

5Das Strahlungssignal muf bei niedrigen Héhen am Horizont einen lingeren Weg durch die Atmosphére
der Erde zuriicklegen, infolgedessen erfihrt es unter anderem eine unterschiedliche Schwichung vom
Abstand zum Zenit.
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stemperatur mufl der Hauptkeulenwirkungsgrad (main beam efficiency) und der Streu-
strahlungsbeitrag Ty, bekannt sein. Die main beam efficiency wurde von Hartsuijker
et al. (1972, [35]) fiir 1415 MHz zu 7,,, = 0.76 £ 0.03 bestimmt. Auf den Beitrag der
Streustrahlung wird in einem speziellen Abschnitt eingegangen.

1

Tb - Ta - Tstray (45)
Timb

In der weiteren Bearbeitung der Spektren stellte sich heraus, dafi im frequency switch
mode die Baseline der Referenzspektren eine Kriimmung und Erhéhung des Nullniveaus
erfihrt, so dafl das ermittelte Leistungsspektrum beeinflufit wird. Zur Korrektur diese Ef-
fekte ist ein Programm zur Baseline-Korrektur entwickelt worden, dessen Funktionsweise
nun diskutiert wird. Hierbei erfolgt die Baseline-Korrektur durch Auswahl bestimmter
Geschwindigkeitsbereiche an die eine Baseline angepafit wird.

Zu Beginn der Korrektur wird das Spektrum verschmiert und der Geschwindigkeitsbe-
reich, in dem der galaktischer Wasserstoff immer zu detektieren ist ([-25, 25] kms™!) her-
ausgenommen. Weitere Geschwindigkeitsintervalle die zur Bestimmung der Baseline nicht
verwendet werden konnen, da sie Linienemission oder Interferenzen enthalten, miissen nun
iterativ bestimmt werden. Zur Berechnung der Stiitzstellen ist als Grenzwert eines noch
detektierten Signals eine Helligkeitstemperatur von 20 festgelegt worden. Die Berechnung
einer Baseline erfolgt nun durch Anpassen eines Polynoms der Ordnung “(Iterationspro-
ze + 2)” an den Stiitzstellen. Nach Anpassen und Subtraktion des Polynoms entsteht
ein Spektrum, das wiederum fiir jeden Kanal untersucht wird. Die unter die 20—Grenze
fallenden Kanéle werden hierbei als Stiitzstellen fiir die nachste Berechnung des Polynoms
ausgeschlossen. Diese Iterationsprozedur wurde viermal durchlaufen und an den iibrig ge-
bliebenen Geschwindigkeitskanilen ein Polynom vom maximalen dritten Grad angepaft.
Diese so ermittelte Baseline wurde dann von dem bandpafikorrigiertem Spektrum abge-
zogen. Mit Hilfe dieser Prozedur lassen sich 98 % der Spektren des Surveys automatisch
bearbeiten. Spektren, in denen Absorption oder eine zu breite Emission enthalten waren,
konnten durch den Algorithmus nicht fehlerfrei korrigiert werden, so daf} sie individuell
bearbeitet werden muf3ten®.

Nach der Baseline-Korrektur wurden starke Storsignale in den Spektren sichtbar, die mit
Hilfe einer speziellen Methode korrigiert werden mufite. Die Stérungen, die als Interferenz—
Spikes interpretiert werden, treten mit unterschiedlicher Breite auf. Die Korrektur der
Interferenz—Spikes, deren Breiten grofler als die Frequenzauflosung des Autokorrelators
sind, erfolgen durch Subtraktion einer an das Spektrum angepaften sinc-Funktion’. Im
Vergleich zu den iibrigen Spektren verschlechtert sich durch diese Methode das Signal-
zu-Rausch Verhiltnis und die Baseline, auf der eine sinusférmige Schwingung in Form
von Baseline—Ripple entstand. Dariiberhinaus sind Interferenz—Spikes mit geringer Breite

6Beispiele sind in Richtung des galaktischen Zentrums oder M31 zu finden.
7sinz
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iber eine Mittelung der Nachbarkanéle korrigiert worden.

Die Reduktion der einzelnen Spektren ist mit den angesprochen Reduktionsschritten prin-
zipiell abgeschlossen. Doch bei Betrachtung der Mittelungen aller Spektren einer Mef3-
periode ergab sich eine Uberlagerung von sinusfoéringen Wellen iiber den gesamten Ge-
schwindigkeitsbereich. Hierfiir wurde zur Korrektur eine Sinusfunktion an die gemittelten
Spektren eines 5° x 5° groflen Feldes angepafit und von den Einzelspektren abgezogen.
Der Survey wurde anschlieend bei hohen Geschwindigkeiten visuell auf Anomalien iiber-
priift und Spektren, deren Interpretation der auftretenden Intensititen fragwiirdig er-
schienen, erneut beobachtet.

4.1.3 Die Streustrahlungskorrektur

Bei der Beobachtung von kosmischen Signalen durch ein Parabol-Radioteleskop 148t sich
eine Verdnderung der aufgenommenen Signale im Laufe eines Jahres beobachten. Dieser
Effekt ist zuerst durch van Woerden (1962, [36]) richtig als Streustrahlung interpretiert
worden. Die an einer Position am Himmel gemessene Intensitit wird durch Strahlung,
die aus anderen Richtungen in das Teleskop einfillt, beeinflult. Ein Grund fiir das Auf-
treten der Streustrahlung ist durch die Konstruktion des Teleskops gegeben, die das Ein-
streuen von Strahlung aus dem gesamten Raumwinkel ermdglicht. Die Richtungssensi-
bilitat iiber den Raumwinkel einer Antenne wird in Form eines normierten Antennen-
diagramms P(6, ¢) beschrieben. Hierbei wird das Anntenendiagramm (Pattern) in einen
Haupt— und Nebenkeulenbereich unterteilt. Um den Einflul der Streustrahlung in seiner
Groéflenordnung abschétzen zu konnen, mufl der effektive Raumwinkel der Nebenkeule mit
Hilfe der Hauptkeule (mainbeam) bestimmt werden. Die Hauptkeule, die das Auflésungs-
vermodgen des Teleskops bestimmt, wird durch die Halbwertsbreite® beschrieben. Diese,
hauptséchlich von der Teleskopgrofie beeinflufite Grofe ist durch

Qmainseam = | P(0,9)d0do (4.6)

mainbeam

definiert. Der Streufaktor ergibt sich durch das Verhiltnis der gemessenen Leistungen der
Nebenkeulen mit den iiber den gesamten Raumwinkel (47) aufgenommenen Leistungen.
Der effektive Raumwinkel der Nebenkeulen wird durch

Qsidelobe = [1 P(0: ¢) do dd) - Qmainbeam (47)

definiert. Die fiir das Dwingeloo Teleskop in Tabelle 4.1 aufgefiihrten Werte zeigen, dafl
durch Streustrahlung Signale erzeugt werden koénnen, die Grélenordungen von iiber 100
erreichen. Die Korrektur der durch Streustrahlung verursachten Signale soll nun bespro-
chen werden.

8SHPBW, half-power beam width. Ein weiteres Maf fiir die Ausdehnung der Hauptkeule ist das BWFN,
das dem Raumwinkel, bei dem die Empfindlichkeit auf -20 dB sinkt, entspricht.
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Zur Streustahlungskorrektur des Surveys wurde eine Methode, die fiir das 100m Teleskop
in Effelsberg durch Kalberla (1978, [37]) entwickelt wurde, verwendet. Vom mathemati-
schen Gesichtspunkt ist eine Fredholmsche Integralgleichung 2. Art zu l6sen. Deren Lésung
ist moglich, wenn das Antennendiagramm und ein vollstdndiger Survey, dessen Haupkeu-
leneffektivitit besser als 50 % betréagt, vorliegt.

Die in der Korrektur zur Faltung mit dem Referenz—Survey benutzten Antennendiagram-
me wurden in zwei unterschiedliche Bereiche aufgeteilt. Zum einen in den Near Sidelobe-
Bereich (NSL) innerhalb von 16° um die Hauptkeule und den Far Sidelobe-Bereich (FSL)
der den restlichen Raumwinkel beschreibt. Das Antennendiagramm fiir den Near Sidelobe
wurde durch holographische Messungen bei einer Wellenldnge von 6 cm an den baugleichen
Teleskopen des WSRT in Kombination mit Beobachtungen der Quelle Cas A errechnet.

Abbildung 4.3: Near Sidelobe Antennendiagramm (Hartmann, 1994, [31])

Die in Abbildung 4.3 zu erkennenden Strukturen lassen sich durch konzentischen Beu-
gungsringe und deren Storung, bedingt durch die vier Stiitzbeine des Sekundérfokus,
erklaren.

Das Far Sidelobe Antennendiagramm wurden unter Einbeziehung der Erfahrungen, die am
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Effelsberg Teleskop gemacht worden sind, modelliert. Die in der Abbildung 4.4 auffallen-
den Merkmale lassen sich als Beugung am Spiegelrand (Spillover Ring) und Reflektionen
an den Stiitzbeinen, die durch vier Streukegel (6 > 60°) auffallen, interpretieren.

90°

o 60° e 8T e

Abbildung 4.4: Far Sidelobe Antennendiagramm (Hartmann, 1994, [31])

Die Modelle zur Berechnung des Streustrahlungs Antennendiagramms wurden durch den
Vergleich von mehrfach aufgenommenen Spektren feinabgestimmt. Als Beispiel zur Wir-
kungsweise der Streustrahlungskorrektur wird anhand von zwei Spektren in Richtung des
Lockman Hole (1, b)=15025, 53°) illustriert. Die im oberen Teil der folgenden Abbildung
4.5 zu sehenden Spektren wurden zu verschiedenen Zeitpunkten [A, B] aufgenommen und
Bandpafikorrigiert Abbildung 4.5 (a). Die Unterschiede der eigentlich identischen Spek-
tren macht den Bedarf der Streustrahlungskorrektur deutlich. Im Teil 4.5 (b) sind die
Spektren nach der (NSL & FSL)-Korrektur zu sehen. Die restlichen Unterschiede der ein-
zelnen Spektren erfordert eine weitere Korrektur auf die im folgenden eingegangen wird.
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Abbildung 4.5: Spektren zur Streustrahlungskorrektur in Richtung Lockman hole (Hart-
mann und Burton, 1997, [32])

Mit der, im oberen Abschnitt, beschriebenen Korrekturmethode kénnen nur Strahlungs-
beitrige korrigiert werden, die aus Beitrdgen der Nebenkeulen des Teleskops vom HI der
galaktischen Ebene und Reflektionen am Teleskop bestehen. Einfliisse durch Refektionen
am Boden in das Teleskop konnen durch den verwendeten Algorithmus nicht beseitigt
werden. Dieser Effekt (das Wasser Radiowellen sehr gut reflektiert) ist bei den ersten In-
terferometerversuchen (seaing interferometer) benutzt worden. Die Korrektur der entspre-
chenden Einfliisse 148t sich leider nicht modellieren, da keine Aufzeichnungen iiber den
Feuchtigkeitsgehalt des Bodens aufgenommen wurden. Erschwerend kommt hinzu, daf§
die Parametrisierung des Einstrahlungwinkels prinzipiell frei wéhlbar ist und das in die
Modellierung der Korrekturen auch Umgebungsstrukturen des Teleskops eingehen miissen
(Béume, Biische, ...). Um dennoch die auftretende Signale zu kompensieren wird eine Trial
& Error-Methode zur Berechnung der entsprechenden Profile’ angewandt, die eine deut-
liche Verbesserung der Spektren ergab. Durch Variation des Reflektionswinkels und der
Intensitdt in Abhéngigkeit des Azimutwinkels wird versucht, die auftretenden Unterschie-
de in den Spektren (Abbildung 4.5 (c)) zu reduzieren. Diese entsprechende Korrektur ist
in Abbildung 4.5 (d) zu sehen. Die Giite der Korrektur wurden im korrigierten Spektrum

Yreflection sidelobes—Korrektur, RSL
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durch das Verhiltnis der Abweichung des T, s des Rauschens (rms—noise) fiir jeden Kanal
der Einzelspektren zum gemittelten Spektrum berechnet. Die Korrektur wird abgeschlos-
sen, falls das Verhiltnis einen, iiber den gesamten Geschwindigkeitsbereich, konstanten
Verlauf zeigt. Die auf der linken Seite der Abbildung 4.6 zu sehenden Spektren, mit je-
weiliger Streustrahlungskorrektur, beziehen sich wieder auf die Beobachtung in Richtung
Lockman Hole. Die rechte Seite, zeigt die Verhéltnisse der rms—noise beziiglich der einzel-
nen Korrekturen.

{1, b} = (150°.50, +563°.00)
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15 l 08
)
=10 @) o6
= 0.4
05 .
0.0 e o~ ) 0.0
2,0} meancorected (NSL+FLS) speetram ' i rms deviations ' ' 1.0
15 0.8
2 10 06
I

® ,
__/J\‘ .
0.5
0.2
00 ) o i onlsiionon s |

2.0+ mean comrected (NSL+FLS+RSL) Spectrum rl‘m: deviations 1.0

15 0.8
% 0.6
[2

(c)
- 04
0.5
0.2
00w S 1 S— i s el ki
-400 -200 0 200 400  -400 -200 1] 200 400
Vigr (km s v, (km s

Abbildung 4.6: Streustrahlungskorrekturen in Richtung Lockman hole

Die Einfliisse der Streustrahlungskorrekturen an der Gesamtstreustrahlungskorrektur in
Richtung des Lockman hole werden durch D. Hartmann in der folgenden Tabelle angege-
ben.

Reflection Sidelobe 6 %
Far Sidelobe 65 %
Near Sidelobe 29 %

Tabelle 4.1: Einfliifle der Streustrahlungskorrekturen

Zusammenfassend ergeben sich durch Streustrahlungskorrektur Unsicherheiten der Hel-
ligkeitstemperatur fiir die Spektren des gesamten Surveys beziiglich FSL von < 0.1K und
fiir NSL von < 2%.
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4.1.4 Survey — Parameter

Bedingt durch die Gréfle des Projekts ist es unrealistisch, bei der Analyse der Spektren
von fehlerfreien Daten auszugehen. Zuziiglich zu den durch die aufgefithrten Korrekturen
behobenen Fehler kénnen Probleme durch Uberkorrektur der Bodenstreustrahlung oder
Frequenzinstabilitdten des Oszillators auftreten. In der Interpretation der Daten sollten
solche Unsicherheiten beachtet werden. Der Dwingeloo Survey erlaubt trotz der Stérun-
gen, die Korrekturen notig machten, im Rahmen seiner Winkelauflésung eine detailierte
Interpretation der Verteilung des neutralen Wasserstoffs in unserer Milchstrafle. Zur Kon-
trolle ob die untersuchten Strukturen, die nur schwach {iber dem Rauschen liegen, nicht
Artefakte darstellen, sollten Strukturen die nur innerhalb einzelner Spektren oder inner-
halb von 5° x 5° groflen Feldern auftreten, nochmals beobachtet werden.

Die wichtigsten Parameter des Dwingeloo Survey ist in der abschlieenden Tabelle 4.2
zusammengefafit (Hartmann und Burton, 1997, [32]).

Anzahl der Spektren | ~ 210000
Himmelsiiberdeckung | 6 > —30°

Hauptkeule 36’

Ab 0°5

Al < (%5sinb

Anzahl der Kaniéle 1024

Av 1.03 kms™!

v-Intervall —450 < vrgr < +400 kms™!
Systemtemperatur ~ 35K

Orms 0.07 K

Tabelle 4.2: Survey—Parameter

4.2 Sternlicht Kataloge

Der Katalog iiber linear polarisierte Sterne ist eine Sammlung unterschiedlichster Unter-
suchungen von verschiedenen Autoren. Die in den friihen 50 bis 70 Jahren aufgenommenen
Daten sind von Mathewson & Ford (1970, [38]) zusammengestellt worden. Die Daten, auf
die in dieser Arbeit zuriickgegriffen wird, wurden durch zusétzliche Beobachtungen, die
1977 erfolgten, vervollstindigt. Eine Aufstellung der dabei in den Katalog aufgenomme-
nen Beobachtungen der verschiedenen Autoren ist der folgenden Tabelle zu entnehmen.
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Autor Anzahl der Sterne | Bereich am Himmel
der Sterne

Appenzeller 1., 1966 317 1 = 80° und 1= 200° mit

Durchmessern von je 20°
Appenzeller 1., 1968 299 b> £70° und (1, b)

=([170°, 120°], < £10°)
Behr A., 1959 545 Nordhimmel mit b> —50°
Hall J.S., 1958 1545 Nordhimmel mit b> —50°
Hiltner W.A., 1956 888 Galaktische Ebene vom Nordhimmel
Klare G., Neckel T, 1977 1652 Galaktische Ebene vom Siidhimmel
van Smith E.P., 1956 136 Galaktische Ebene vom Siidhimmel
Schmidt T., 1968 90 1 = 130° mit Durchmesser von 5°
Mathewson D.S., Ford V.I., 1977 1796 kompletter Siidhimmel

Tabelle 4.3: Unterschiedliche Polarisationsuntersuchungen

Fiir die einzelnen Sterne liegen nicht nur Daten iiber deren Polarisationsgrad und Po-
larisationswinkel vor, sondern es stehen auch Informationen iiber Spektraltyp, visuelle
Magnitude, Absorption im visuellen (Ay) und Entfernung (iiber das Entfernungsmodul)
zur Verfiigung. Auf die Beschreibung der oben aufgefiihrten Informationen wird an die-
ser Stelle verzichtet und auf die entsprechende Literatur verwiesen (Uns6ld und Baschek,
1988, [1]).

Die gemessene Polarisation der Sterne und deren Polarisationswinkel der unterschiedlichen
Autoren sind durch Mathewson und Ford (1971, [38]) verglichen worden. Zusammenfas-
send kamen sie zu dem Ergebnis, dafl bei Beobachtungen gleicher Sterne, von unterschied-
lichen Autoren, generell die jeweils gemessenen Werte innerhalb ihrer Fehlergrenzen iiber-
einstimmten. Die maximalen Unterschiede der Polarisationseigenschaften zwischen den
verschiedenen Beobachtungen liegen fiir den Polarisationsgrad unterhalb von 0.3% und
fiir den Polarisationswinkel bis zu ~ 10°.

4.2.1 MeBBmethoden

In diesem Abschnitt werden prinzipielle Methoden zur Gewinnung von Polarisations-
eigenschaften des Sternlichts vorgestellt. Die zur Messung von Sternlicht herangezogene
Definition der Griéfienklasse (Magnitude) im Zusammenhang mit dem Polarisationgrad P
ist durch

Am ~2.172 P (4.8)

gegeben (Scheffler, 1988, [39]). Der Polarisationsgrad des Sternlichts entspricht im maxi-
malen Fall ~ 3% der interstellaren Extinktion Ay (im griinen Spektralbereich). Aus die-
sem Grunde stellt die Bestimmung von Polarisationseigenschaften hohe Anspriiche an die
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Genauigkeit der Mefimethode. Bei der photographischen Methode wird die photogra-
phische Emulsion durch einen Doppelspat belichtet. Das Licht, das durch den Doppelspat
in senkrecht zueinander stehende Polarisationsrichtungen aufgeteilt wird, kann in zwei
Bilder getrennt aufgenommen werden. Der auftretende, systematische Fehler dieser Mef3-
methode liegt bei einem Wert von Am ~ 0.”01 Magnituden. Eine exaktere Bestimmung
ist deshalb nur mit Hilfe von Photomultipliern oder moderner CCD Technik moglich.
Die Einkanal-Gleichstrom-Methode ist die einfachste und am wenigsten stéranféllige
Methode. Sie wurde zum Beispiel bei den Messungen des Katalogs von Hiltner (1956,
[40]) verwendet. Bei dieser Methode wird in den Strahlengang zum Sternphotometer ein
Analysator (meist Polaroidfolie) eingebaut, der bei verschieden Positionen fixierbar ist.
Abhéngig von den Positionen des Analysators, wird der Polarisationsgrad durch die mi-
nimale und maximale Intensitét iiber

Am = 2.5log(22) (4.9)
I,

bestimmt. Die Strahlungskomponente parallel zur Polarisationsrichtung entspricht hier-
bei der maximalen Intensitéit. Der Polarisationswinkel ist dann durch die Ausrichtung des
Analysators in der maximale Intensitéit beobachtet wird gegeben. Nachteile in der Genau-
igkeit dieser Methode ergeben sich durch die Szintillation der Erdatmosphére. Dadurch
enstehende, kurzfristige Intensititsschwankungen ergeben einen systematischen Fehler bei
der Bestimmung der Polarisationseigenschaften. Die mit dieser Methode erzielte Genau-
igkeit liegt bei ~ 0.”003. Eine hthere Genauigkeit ergibt sich durch das meist benutzte
Zweikanal-Wechsellicht Verfahren. Hierbei wird das Licht in zwei Anteile verschiedener
Polarisation durch ein Wollaston—Prisma'? aufgeteilt und mit zwei Photometern separat
gemessen. Damit nicht nur zwei Komponenten mit dem festen Ausrichtungswinkeln der
Apparatur gemessen werden, miifite das gesamte Gerdt gedreht werden. Eine bessere
Methode wird durch das Einbauen einer drehbaren A\/4-Platte vor das Wollastonpris-
ma erreicht. Die so beobachtete Intensitit des Lichts besitzt eine zeitliche Anderung, die
der Winkelgeschwindigkeit der A\/4-Platte entspricht. Die mit dieser Methode erzielten
Mefgenauigkeiten liegen bei ~ 0.”0003.

4.3 Rotationsmafle

Die Bestimmung der Rotationsmafle erfolgt durch die Untersuchung von linear polarisier-
tem Licht bei unterschiedlichen Wellenldngen. Die Messung der Polarisationswinkel und
die auftretenden Probleme in der Bestimmung der Rotationsmafle sollen im folgenden
besprochen werden.

10Dieses Prisma ist aus zwei dreikantig, rechtwinklig geschliffenen Prismen aus Kalzit zusammengesetzt,
deren optische Achsen senkrecht zueinander und zur Strahlrichtung stehen, so dafl ein Lichtstrahl in zwei
orthogonale Polarisationskomponenten aufgeteilt wird.
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4.3.1 Bestimmung von Rotationsmaflen

Die Rotationsmafle werden prinzipiell durch den linearen Zusammenhang zwischen dem
Polarisationswinkel und dem Wellenldngenquadrat bestimmt. Mittels linearer Regression
ist das Rotationsmaf} durch die Steigung der Geraden bestimmt. Der Achsenabschnitt bei
A2 = 0 entspricht dann der intrinsischen Polarisation der Quelle.

Die Messungen von linear polarisierter Strahlung durch ein Polarimeter erfolgt durch Zer-
legung der Strahlung in zirkular polarisierte Teilwellen. Die einzelnen Teilwellen und deren
Mischprodukte kénnen in Form der Stokesparameter an den Ausgingen des Polarimeters
gemessen werden (Hachenberg und Vohwinkel, 1982, [33]). Die eindeutige Bestimmung
des Polarisationswinkels ist im allgemeinen nicht méglich. Um diese Problem zu erldutern,
wird die Beschreibung von polarisierter Strahlung mit Hilfe der Stokesparameter im fol-
genden besprochen.

Beliebig polarisierte Strahlung 148t sich mit Hilfe von 4 Stokesparametern beschreiben.
Vollstindig linear polarisierte Strahlung 148t sich durch die Stokesparameter I, () und
U komplett beschreiben. Linear polarisierte Strahlung kann als Superposition einzelner
Teilwellen verstanden werden. Mit den entsprechenden StrahlungsfliiBen dieser Wellen
(Sz,Sy) ergibt sich der Polarisationsgrad P durch die Stokesparameter

I=5+5,=S (4.10)
Q = Scos(2 ¢) (4.11)
und
U = Ssin(2¢) (4.12)
zu

VETT?
1
(Rohlfs und Wilson, 1996, [7]). ¢ entspricht dem Polarisationswinkel des linear polarisier-

ten Strahlungsfelds.

Aus der Division der Gleichungen Stokes U durch @) kann der Polarisationswinkel be-
stimmt werden. Das symmetrische Verhalten des Tangens um (n x 7)!! ergibt eine Mehr-
deutigkeit in der Bestimmung des Polarisationswinkels. Infolge dessen besitzt die Bestim-
mung des Rotationsmaf} Freiheitsgrade, die eine eindeutige Interpretation des abgeleiteten
Magnetfelds erschweren.

pP= (4.13)

Hfiirn=(0£1 +£2...)
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Abbildung 4.7: Rotationsmaflbestimmung

In der Abbildung 4.7 ist die Mehrdeutigkeit in der Bestimmung der Rotationsmafle anhand
zwei verschiedener Geraden mit unterschiedlicher Steigung illustriert. Die drei gemessenen
Werte (®) des Polarisationswinkels ¢ zu einer Wellenléinge entsprechen der (£1 x 7)-
Mehrdeutigkeit. Zur Bestimmung der Rotationsmafle sind unterschiedliche Algorithmen
benutzt worden, die im néchsten Abschnitt besprochen werden.

4.3.2 Kataloge im Vergleich

Die Rotationsmaflkataloge der extragalaktischen Quellen standen fiir diese Arbeit elek-
tronisch nicht zur Verfiigung, so dafl sie aus den Literaturdaten redigitalisiert werden
mufiten.

Die in verschiedenen Katalogen aufgefiihrten Polarisationswinkel entsprechen einem Sam-
melsorium aus Literaturdaten oder wurden durch die Autoren selbst gemessen. Die vier
Rotationsmaflkataloge unterscheiden sich zusétztlich durch die beobachteten Objekte oder
den zur Bestimmung der Rotationsmafle benutzten Algorithmus. Drei Kataloge beinhal-
ten Rotationsmafle von extragalaktischen Quellen (Galaxien, HII-Regionen, ...) und einer
Rotationsmafle von galaktischen Quellen (Pulsaren).

In dem Katalog von Tabara & Inoue (1980, [41]) wurden ausschliellich RM von Quel-
len, berechnet deren Polarisationswinkel innerhalb eines Wellenléngenintervalls von 6-31
cm bekannt waren. Es wurde eine lineare Regression mit mindestens drei Werten durch-
gefiihrt, wobei die Polarisationswinkel mit dem Quadrat ihres Fehlers gewichtet wurden.
Bei Quellen, die keine Angabe iiber den Fehler des Polaristaionswinkels besitzen, wurde
ein Fehler aus dem Fehler des Polarisationsgrad abgeschitzt. Um die Mehrdeutigkeit in
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der Bestimmung der RM zu umgehen, wurden aus physikalischen Erwidgungen von der
galaktischen Breite abhéngige obere Grenze der RM festgelegt. Fiir galaktische Breiten
bis cot || < 2 wurde eine obere Grenze in der RotationsmaBie von 200 rad m 2 fest-
gelegt. In hoheren galaktischen Breiten ist die obere Grenze des Rotationsmafl durch
100 cot |b| rad m~2 bestimmt. Die Qualtitéit der Rotationsmafie und des intrinsischen Po-
larisationswinkels wurde abschliefend mit Hilfe eines y?— Tests ermittelt.

In dem Katalog von Simard-Normandin et al. (1981, [42]) wurden Polarisationsdaten
von extragalaktischen Quellen im cm—Wellenldngenbereich bis ~ 3.7 cm verwendet. Die
Bestimmung der RM erfolgt durch ein Programm in 6 Schritten, in dem Polarisationwin-
kel iterativ aus der Berechnung ausgeschlossen oder gemittelt wurden. Bei jedem Schritt
wurde durch die neu entstandenen Werte eine Gerade mit der entsprechenden Steigung
bestimmt.

1. Daten die bei einer Wellenldnge von A > 32 cm aufgenommen wurden, sind nicht
genutzt worden.

2. Ist die Differenz der Wellenlingenquadrate der beobachteten Daten kleiner als
1072 m?, so sind die entsprechenden Polarisationsgrade gemittelt worden.

3. Die Polarisationsgrade, die nicht gemittelt wurden und deren Polarisationsgrad
P()\) < 0.25 Py, betrug, wurden zur Berechnung nicht weiter benutzt. Entsprachen
alle Polarisationsgrade diesem Kriterium, wurde direkt zu Schritt 5 gesprungen.

4. Schritt 2 wurde fiir den neu entstandenen Datensatz, der teilweise gemittelten Werte
wiederholt.

5. Falls zu einer maximalen Polarisation einer Wellenldnge noch Beobachtungen exi-
stierten deren Wellenlédnge kleiner war, so wurde dieser nicht benutzt.

6. Wurde der entstandene Datensatz erneut modifiziert, wiederholte sich die Prozedur
ab Schritt 2.

Die aus dieser Prozedur entstandenen Daten fiir jeweils eine Quelle werden als Grund-
lage zur Berechnung des resultierenden RAM benutzt. Dies erfolgt wiederum automatisch
durch lineare Regression in den Grenzen der RM von £1000rad m™2. Wurden bei der Be-
rechnung der RM diese Grenzen iiberschritten, erfolgte die Bestimmung der RM fiir die
entsprechende Quelle “per Hand”. Die Qualitdt der Rotationsmafle wurde auch diesmal
mit dem 2 Test bestimmt.

Der Katalog von Broten et al. (1988, [27]) besteht aus stéindig aktualisierten Literatur—
Rotationsmaflen verschiedener Autoren. Auf eine detaillierte Beschreibung des Katalogs
wird hier nicht eingegangen, da die aufgefiihrten RM zu (~ 80%) den Rotationsmafdaten
von Simard-Normandin et al. entsprechen.

Auf die Bestimmung der Rotationsmafle von Pulsaren wird im Katalog von Taylor et al.
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(1993, [43]) nicht eingegangen. Ein prinzipieller Unterschied in der Bestimmung der Rota-
tionsmafle liegt in der Berechnung des Polarisationswinkels. Dieser wird durch Mittelung
der Polarisationswinkel einer festen Wellenldnge von mehreren Pulsarspektren berechnet.
Die spitere Bestimmung der Rotationsmafle erfolgt wieder mit Hilfe der linearen Regres-
sion.



40

KAPITEL 4. DATEN



Kapitel 5

Sternpolarisation und der neutrale
Wasserstoft

In diesem Kapitel wird ein Vergleich zwischen der grofrdumigen Verteilung des neutralen
Wasserstoffs (HI) und den Polarisationseigenschaften von Sternen am Himmel durch-
gefiihrt.

Der Dwingeloo Survey kann nach Zusammenfiigen aller Finzelspektren, als Datenku-
bus benutzt werden, dessen drei Koordinaten der galaktischen Linge, Breite und ei-
ner Geschwindigkeitsinformation entsprechen. Eine zwei—dimensionale Darstellung des
HI erfolgt durch verschiedene Schnitte durch den Datenkubus. Ort—Geschwindigkeits—
Diagramme enstehen durch Schnitte entlang der Geschwindigkeitsachse und einer Orts-
koordinate. Wird dagegen ein Schnitt bei einer festen Geschwindigkeit durch den Daten-
kubus gelegt, ergibt sich die sogenannte Kanalkarte. Die Darstellung und Analyse des
neutralen Wasserstoff erfolgt ausschliellich in Form der Kanalkarten.

Die Untersuchung der HI-Verteilung mit den, im Sternkatalog zur Verfiigung stehenden,
Informationen erfordert eine Darstellung der Polarisation der Sterne, die den Vergleich
der Daten ermoglicht. Hierzu werden unterschiedliche Ansétze der Darstellungsformen im
kommenden Abschnitt diskutiert.

5.1 Darstellung der Polarisationsvektoren

Der Himmel wird, entsprechend der Darstellung des HI, durch ein rechtwinkliges Koor-
dinatensystem (siehe Abbildung 5.1) in galaktischer Lénge [ (longitude) und galaktischer
Breite b (latidude) beschrieben. Der erste Schritt zur Veranschaulichung der Polarisation-
vektoren der Sterne erfolgt durch Linien gleicher Linge, in deren Mittelpunkt der Stern
selbst liegt. Diese Darstellung der Polarisation als Projektion auf die Himmelsebene wurde
in der Abbildung 5.1 benutzt. Grofirdumige Strukturen zeigen sich durch systematische
Ausrichtung der Linien, die sich dadurch von den iibrigen Polarisationsvektoren abheben.

41
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Die auffilligste Struktur zeigt eine Konzentration von parallel verlaufenden Vektoren ent-
lang der galaktischen Ebene. Eine Storung dieses Verhaltens bei [ ~ 35° weist zusitzlich
auf eine systematische Ausrichtung der Polarisation bis hin zu hohen positiven galakti-
schen Breiten (b > 8). Die Unterbrechungen bei I ~ 95° [ ~ 155° und | ~ 220° deuten
hingegen auf keine grofiraumigen Strukturen hin. Im Bereich von (I, b) = (> 250°, < 50°)
heben sich mehrere kleinere Strukturen schwach hervor, die eine systematische Ausrich-
tung in Form eines konkaven Bogens andeuten.

Gal. lat.(Degree)

Gal. long.(Degree)

Abbildung 5.1: Darstellung der Polarisation durch gleichlange Vektoren

Zur besseren Bestimmung der beschriebenen, grofiskaligen Strukturen wird im néchsten
Schritt zur Darstellung der Polarisation eine zusétzliche Information eingehen. Der dazu
gewihlte Polarisationsgrad bestimmt nun die Lénge der Polarisationsvektoren. Eine deut-
liche Zunahme von ausgeprégten Strukturen ist durch diese Darstellung nicht beobachtet
worden. Durch Unterteilung des Wertebereichs des Polarisationsgrads konnte ein erheb-
licher Zugewinn an sichtbar werdenden grofirdumigen Strukturen erzielt werden. Hierbei
wurden Sterne, die einen Polarisationsgrad von unter 0.08 % besitzen, nur als Punkte
gezeichnet. Die Bestimmung des Polarisationswinkels von schwach polarisierten Sternen
im Vergleich zu starker polarisierten Sternen ist mit einem grofleren Fehler behaftet, so
dafl diese Unterteilung des Polarisationsgrades zur Darstellung von grofiskaligen Struktu-
ren am Himmel durchaus sinnvoll erscheint. Dariiber hinaus wird der Polarisationsgrad
zusédtzlich in zwei Bereiche unterteilt, um eine zusétzliche Aussage iiber die relative Pola-
risation der Sterne untereinander treffen zu konnen. Liegt der Polarisationsgrad in einem
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Bereich von 0.08% < P < 0.6%, so wird der Polarisationsvektor durch diinne Linien und
entsprechend oberhalb von 0.6 % durch dicke Linien dargestellt (sieche Abbildung 5.2). Die
Einteilung des Wertebereichs wurde dquivalent zu der von Mathewson & Ford (1971, [38])
gewihlt, so daf} ein Vergleich der in der Arbeit entwickelten Prozedur zur Darstellung der
Polarisationsvektoren der Sterne gewéhrleistet ist.

Gal. lat.(Degree)
0

350 300 250 200 150 100 50 0
Gal. long.(Degree)

Abbildung 5.2: Darstellung des Sternkatalogs mit Lingen gewichtet proportional zum
Polarisationsgrad (Polarisationsvektoren fiir 2% und 0.5% Polarisationgrad als Referenz
zusitzlich dargestellt), dquivalente Darstellungsform zu Mathewson & Ford (1971, [38]).

Im Vergleich mit der Abbildung 5.1 fallen durch diese Wahl der Darstellung eine Abnahme
der Polarisationsvektoren in hohen galaktischen Breiten auf. Demgegeniiber sind die mei-
sten stirker polarisierten Sterne innerhalb kleiner galaktischer Breiten zu finden. Diese Ge-
gebenheit kann durch die erh6hte Staubkonzentration innerhalb der galaktischen Scheibe
erklart werden, die ihrerseits zu einem héheren Polarisationsgrad des Sternlichts auf dem
Weg zum Beobachter fiihrt. Zusétzlich werden jetzt Strukturen hervorgehoben, die anféing-
lich nur schwach oder gar nicht zu beobachten waren. So kann nun auch von der Stérung
bei [ ~ 35° eine Struktur, die zu hohen negativen Breiten hin verlduft, beobachtet werden.
Hierdurch wird eine “Eckenstruktur” bei [ ~ 35° und b ~ —20° angedeutet. Zusétzlich
zu den oben angesprochenen Strukturen wird im Bereich (I, b)) = (< 200°, < (0°) eine
schwache Ausrichtung beobachtet.

In Verbindung mit den, iiber den Himmel verteilten, systematischen Ausrichtungen ist



44 KAPITEL 5. STERNPOLARISATION UND DER NEUTRALE WASSERSTOFF

eine sinusformige Struktur {iber den gesamten Bereich der galaktischen Linge schwach
zu erkennen. Ein Interpretationsversuch dieser grofiskaligen Ausrichtungen als Magnet-
feldlinien legt nahe, dafl die Stérung bei | ~ 35° als “magnetischer Pol” zu deuten wére.
Die genaue Bestimmung der galaktischen Linge des Pols erfolgte durch Spoelstra (1977,
[17]) zu | = 39.1°. Ein zweiter “magnetischer Pol” 1d8t sich aus den Polarisationsdaten
nicht zwingend ableiten. Dieser wire bei einem symmetrischen Verlauf des Magnetfelds
am Himmel bei einer galaktischen Lénge von | ~ 220° zu erwarten (siehe Abbildung 5.3).

Gal. lat.(Degree)

350 300 250 200 150 100 50 0
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Abbildung 5.3: Darstellung des Sternkataloges mit symmetrischem Magnetfeldlinienver-
lauf, der eine bessere Bestimmung von grofirdumigen Ausrichtungen der Polarisationsvek-
toren ermoglicht.

Die hier iiber die Polarisationsvektoren gezeichneten Funktionen weisen auf einen teilwei-
sen Zusammenhang, mit den vom “magnetischen Pol”, auslaufenden Strukturen hin. Die
Ausrichtungen, die vom “magnetischen Pol” bei [ ~ 40° zu hohen negativen und positiven
Breiten auslaufen, stimmen mit der Funktion gut iiberein. Der angenommene zweite Pol
deutet sich durch keine derartigen Strukturen an, obwohl jedoch eine schwache Unter-
brechung der parallelen Ausrichtungen in der Ebene zu beobachten ist. Die Funktionen
zeigen jedoch, daf ein symmetrischer Verlauf der Ausrichtung der Vektoren entlang der
galaktischen Lénge nicht existiert. In die, durch die Funktionen eingeschlossenen, Berei-
che fallen zwei Gebiete (200° > I > 50°, b > 0°) und (360° > I > 200°, b < 0°) auf,
in denen nur ein geringer Teil des Sternlichts systematisch ausgerichtet, beziehungsweise
polarisiert, ist.
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5.2 Vergleich mit HI Strukturen

Zur Darstellung des HI-Datenkubus wurde ein bereits existierendes Programm so modifi-
ziert, dafl es moglich war, einzelne Kanalkarten sowie kleinere Kuben aus dem Dwingeloo
Survey zu extrahieren. Dariiber hinaus bestand die Mdoglichkeit, aus dem Datenkubus
Bilder aus gemittelten Werten zu erstellen. Die Mittelung der Werte konnte im Rahmen
des gemessenen Wertebereichs iiber jede Koordinate durchgefiihrt werden.

Die so abgeleiteten Bilder oder Unterkuben sind in einem speziellen Datenformat aus dem
Kubus rausgeschrieben worden. Das verwendete FITS!— Format wird seit den friithen ach-
ziger Jahren benutzt, um grofle Datenmengen besser verwalten zu kénnen. Die Standardi-
sierung dieses Datenformats ermdoglicht eine Analyse der Daten mit jeder Astronomischen
Standard—-Software.

Die Untersuchung der HI-Verteilungen mit den Polarisationsvektoren der Sterne am Him-
mel erfolgt iiber den gesamten Geschwindigkeitsbereich des Dwingeloo Surveys in Kanal-
karten. Die Unterteilung des neutralen Wasserstoffs in die folgenden Geschwindigkeits-
intervalle hat keine einheitlich festgelegten Grenzen, sondern soll eine Abschitzung zur
Zuordnung des HI liefern.

e Der Low Velocity—Bereich entspricht den Linienkomponenten, die im Spektrum in
der Nihe der LSR-Geschwindigkeit (0 kms™') liegen. Die Abweichung vom LSR
wird durch die galaktische Rotation hervorgerufen, so dafl sich ein Geschwindig-
keitsintervall von —25 bis +60 kms™" ergibt (Burton und Elmegreen, 1991, [44]).

e Der Intermediate Velocity-Bereich erstreckt sich von —100 bis —25kms~!. Die Un-
terscheidung zum LV-Bereich ergibt sich durch Komponenten die bei einem Ge-
schwindigkeitsunterschied von Av ~ 15kms~! zum LSR im Spektrum beobachtbar
sind.

e Der High Velocity-Bereich entspricht dem Geschwindigsintervall von —210 bis
—100 kms ! in dem Linienkomponenten in Form von Gauflkurven in den Spektren
zu beobachten sind. Hierbei unterscheiden sie sich deutlich vom LV—und IV—-Bereich
dadurch, daf sie sich von deren Geschwindigkeitsbereichen abgesetzt haben.

Die einzelnen Geschwindigkeitsbereiche sind separat untersucht worden, hierbei ergab sich
im HV-Bereich keine Ubereinstimmung zwischen Sternpolarisation und HI-Daten. Die im
IV- Bereich anfangenden Hinweise auf HI-Teilstrukturen, die mit den optischen Polari-
sation assoziiert, erscheinen erstrecken sich bis in den LV-Bereich, so dafl dieser primér
untersucht wurde. Die Beschreibung von grofiskaligen HI-Strukturen in Verbindung mit
Sternpolarisation erfolgt im LV-Bereich, in einem Geschwindigkeitsintervall von —11 bis
+11 kms!. Die hierbei auffallenden HI-Filamente, die mit Polarisationsstrukturen as-
soziiert erscheinen, treten in typischen Geschwindigkeitsintervallen von 5 bis 10 kms™*
auf.

! Flexible Image Transporting System
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Im ersten Schritt sind die Kanalkarten mit dem gesamten Polarsiationskatalog verglichen
worden. Auffillige Assoziationen wurden in einem weiteren Schritt mit Sternpolarisation
unterschiedlicher Entfernungsintervalle verglichen. Durch die spezielle Lage der Sonnen-
umgebung innerhalb der galaktischen Scheibe, konzentriert sich die Verteilung der Ster-
ne, mit groBer werdenden Entfernungen, in eine Bereich um b ~ £8°. Zum Vergleich
von Strukturen, mit Ausdehnungen bis hin zu hohen Breiten, der beiden Karten wurden
Sterne bis zu einer Entfernung von 1 kpc gewéhlt. Die deutliche Differenzierung der Ster-
ne der galaktischen Ebene und derer in hohen galaktischen Breiten durch die Wahl der
oben angesprochenen Entfernung, wird in den Darstellungen im Anhang A (Abbildung
A.1 & A.2) deutlich. Im folgenden werden Kanalkarten besprochen, in denen Strukturen
in der Polarisation und des neutralen Wasserstoffs gemeinsam auftreten. Polarisations-
strukturen, die im Bereich des Siidhimmels (§ < —30°) zu sehen sind, kénnen durch die
fehlende Uberdeckung im Dwingeloo Survey nicht verglichen werden. Zur besseren Uber-
sicht, sind groflere Darstellungen der folgenden Kanalkarten, sowie eine Farbkodierung der
HI-Temperatur im Anhang A aufgefiihrt. Die, in den folgenden Abbildungen zu sehen-
den, HI-Karten wurden logarithmisch skaliert und schwarz—weif§ dargestellt. Die untere
Grenze des Wertebereichs entspricht 30 der Grenzempfindlichkeit des Dwingeloo Surveys.
Die Hohe der Hl-Intensitdt, in Form der Temperatur in K, ist durch die Graustufen des
Balkens am rechten Rand der Abbildungen nachvollziehbar.

Durch das Aufeinanderlegen der Polarisationskarten auf die HI-Kanalkarten fallen ver-
schiedene Gebiete auf, sie werden anhand von zwei Kanalkarten exemplarisch besprochen.
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Abbildung 5.4: Polarisation (d <1 kpc) und HI (1 < vrgp < 2kms™!)

Die angesprochenen Strukturen der Polarisation sind in der Verteilung des neutralen Was-
serstoff in Abbildung 5.4 wiederzufinden: Zum einem bilden sich schmale Filamentstruktu-
ren parallel zur Ausrichtung der Polarisationsvektoren aus, andererseits wird ein Bereich
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mit gleich bleibender HI-Temperatur durch die Polarisationsausrichtungen eingefafit. Aus-
gehend von dem “magnetischen Pol” der sich auch im neutralen Wasserstoff beobachten
148t, sind die in Polarisation auffallenden Strukturen zu hohen negativen und positiven
galaktischen Breiten durch HI-Filamente deutlich zu erkennen. Im HI ist zusétzlich, bei
positiver Breite, ein zweites Filament zu erkennen, das in Polarisation erst durch das
Ubereinanderlegen der Karten getrennt erscheint (I ~ 40°).

Die besprochene “Eckenstruktur” bei ! = 35° und b = —20° ergibt sich auch in HI, indem
die Polarisationsausrichtungen die Grenze zu hoéheren Intensitidten des HI markieren.

Im Gebiet von [ > 280° und b > 0° sind schmale filamentartige Strukturen sowie ein breiter
Bereich des HI mit den Ausrichtungen der Polarisationsvektoren assoziiert. Die auftreten-
den Filamente, die wie Magnetfeldlinien erscheinen, sind bei negativen Geschwindigkeiten
am besten beobachtbar. Weitere Strukturen sollen anhand der folgenden Abbildung 5.5
besprochen werden.
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Abbildung 5.5: Polarisation (d <1 kpc) und HI (5 < vpsp < 6kms™1)

Hierfiir wurde eine Kanalkarte bei einer Geschwindigkeit ~ 5.5 kms™! gewihlt, um

auf zusitzlichen Assoziationen aufmerksam zu machen. Auffallend ist hierbei eine run-
de Struktur mit Durchmesser von ~ 10°, deren Mittelpunkt bei (60°, —10°) liegt, hier
sind die Polarisationsvektoren entlang des HI ausgerichtet.

Eine schalenformige Struktur in HI zwischen 160° < [ < 230° und —50° < b < —25°
ist, bedingt durch die Anzahl der Vektoren, nur schwach mit den Polarisationsvektoren
assoziiert.

An den Unterbrechungen der parallelen Ausrichtung entlang der Ebene bei [ ~ 100° und
[ ~ 160° deuten sich fingerférmige HI-Filamente in der Gréfle von 5° in einem Geschwin-
digkeitsbereich von 6 < vy gz < 10 kms ! schwach an.
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Zusitzlich entstehen im Bereich von 80° < [ < 160° und —50° < b < —10° bei negativen
Geschwindigkeiten bis ~ —7km s~ ! schmale Filamente die, aufgrund der geringen Anzahl
der Vektoren, nur schwach assoziiert erscheinen.

Die im vorhergehenden Teil angesprochenen HI Filamente und Schalen, die in Kanalkar-
ten bei fester Geschwindigkeit zu sehen sind, weisen auf einen rdumlichen Zusammenhang
mit linear polarisiertem Sternlicht in einer Entfernung von 1 kpc hin. Als Konsequenz
daraus, wird nun in der folgenden Untersuchung versucht, die Verteilung des neutralen
Wasserstoffs in einer Umgebung von 1 kpc zu bestimmen.

Die Entfernungsbestimmung des HI innerhalb unserer Galaxis ist schwierig und 148t sich
nur unter Einbeziehung der gesamten, bekannten Masse der Galaxis abschéitzen. Hier-
zu wird, unter Annahme von kreisférmigen Umlaufbahnen des Scheibenmediums, die
Geschwindigkeit und Entfernung des Gebiets in Bezug gesetzt. Die folgende Rechnung
entspricht einem in groben Ziigen von Burton (1988, [45]) beschrittenen Weg zur Berech-
nung der Radialgeschwindigkeiten. Die Radialgeschwindigkeit des emittierenden Gebiets
in einer Entfernung r ist durch folgende Gleichung beschrieben:

v = w,r €08(90° — | —0) — wy Ry sinl (5.1)

Die Geschwindigkeitskomponenten werden als Projektion der Winkelgeschwindigkeiten
(w) auf die Ebene dargestellt. Hierbei stellt § einen Hilfswinkel vom galaktischen Zentrum
zum emittierenden Gebiet dar, Ry ist der Abstand zum galaktischen Zentrum und wy
entspricht der Winkelgeschwindigkeit in der Sonnenumgebung. Durch Umformulierung
der Hilfswinkelkonstruktion kann die Radialgeschwindigkeit durch

v, = Ry (wr — wp) sinl (5.2)

bestimmt werden. Zur weiteren Berechnung werden folgende Werte fiir 7y = 8.5 kpc und
v = 220km s~! verwendet. Die Kenntnis iiber die Winkelgeschwindigkeiten in Abhiingig-
keit vom Radius ist durch die Rotationskurve (w,) gegeben, deren Bestimmung im allge-
meinen schwierig ist. Die von Fich et al. (1989, [46]) fiir einen Bereich zwischen 3 kpc und
17 kpc vom galaktischen Zentrum approximierte Rotationskurve wird durch

wy = (221.641 — 0.44286 1) [kms™'] (5.3)

berechnet.

Die Beschreibung des neutralen Wasserstoffs bis zu einer gewiinschten Entfernung er-
folgt durch Bestimmung der Geschwindigkeitsbeitrige entlang des Sehstrahls anhand der
obigen Formeln. Die auftretenden Intensitéten beziiglich der unterschiedlichen Geschwin-
digkeitsbeitrige werden als gemittelte HI-Strahlungstemperaturen dargestellt. Hierbei ist
zu beachten, daf} systematische Eigenbewegungen des HI Gases die Verteilung der Struk-
turen im Bild verfilschen konnen.
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Die Verteilung des neutralen Wasserstoffs ist in zwei unterschiedlichen Entfernungungs-
intervallen (d < 500 pc und 500 pc< d <1 kpc) berechnet und mit den entsprechenden
Polarisationsdaten verglichen worden. Alle HI-Filamentstrukturen, die in den Kanalkar-
ten besprochenen wurden, lassen sich in den zwei synthetisierten Karten wiederfinden. Die
Diskussion der Karte bis 500 pc (Abbildung 5.6) soll eine Abschétzung der Entfernungen
der entsprechenden HI-Verteilungen ermoglichen. Die Anzahl der polarisierten Sterne in
dem Entfernungsintervall (500, 1000) pc (siche Anhang A.8) ist sehr klein, so daf} eine
sichere Zuordnung der Entfernung der HI-Strukturen schwer méglich ist.
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Abbildung 5.6: Sternpolarisation und HI (d < 500 pc)

Die grofiraumigen Strukturen vom “magnetischen Pol” aus, werden durch die eindeutige
Zuordnung der Polarisationsvektoren auf eine Entfernung bis maximal 500 pc abgeschétzt.
Aquivalent dazu kann die Entfernung der HI-Filamente im Bereich (1, b) = (I > 300°,
b > 0°) zu d < 500 pc abgeschitzt werden.

Die in beiden HI-Karten auftretende “Eckenstruktur” bei (40°, -20°) verschiebt sich zwi-
schen den beiden Entfernungskarten um 10 Grad galaktische Breite in Richtung der Ebene.
In Polarisation ist in beiden Entfernungsintervallen diese Struktur zu erkennen, wobei in
der Abbildung 5.6 die Anzahl der Polarisationsvektoren deutlich iiberwiegt. Die Inter-
pretation der “Eckenstruktur” als dreidimensionale Struktur, die durch zwei aufeinander
treffende Kugelschalen hervorgerufen wiirde, konnte ein solches Verhalten erkldaren. Eine
Entfernungsabschétzung fiir diese Struktur nicht klar bestimmbar, da sie sich iiber eine
weiten Entfernungbereich erstreckt.

Die Entfernung der kreisrunden Schale bei (60°, —10°) kann zu d < 500 pc abgeschétzt
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werden, da diese bei grofleren Entfernungen nicht beobachtet wird. Fiir die iibrigen As-
soziationen kann eine Entfernung nicht abgeschitzt werden, da sie in entweder in beiden
Entfernungskarten noch zu beobachten sind oder die Anzahl der Polarisationsvektoren zu
gering ist.

Abschlielend wurden die HI- und Polarisationsstrukturen in Verbindung mit den von
Berkhuijsen (1971, [47]) untersuchten Supernovaiiberresten innerhalb unserer Sonnenum-
gebung verglichen. Die geometrischen Eigenschaften und Entfernungen dieser Supernovae
sind aus Kontinuumsbeobachtungen gewonnen und sind der folgenden Tabelle zu ent-
nehmen, die eine Zusammenfassung der Werte aus Berkhuijsen et al. (1971,[47]) und
(1973, [48]) darstellt. Hierbei gibt dzentrym die Entfernung und zzepsrum die Skalenhohe
des Zentrums der Supernovae an, der Durchmesser der Supernovaiiberreste wird mit D
bezeichnet.

‘ C)b.]ekt ‘ 1 [o] ‘ b [o] ‘ D [O] ‘ D [pc] ‘ dZentrum [pc] ‘ 7 Zentrum [pC] ‘
Loop 1 320+ 15| 1756 +3 | 116 4 | 230 £ 135|130 £ 75 40 £ 25
Loop IT | 100 + 2 3253191 +4 175 £ 65 | 110 + 40 -60 + 25
Loop I11 | 124 + 2 155 £3 | 65£3 200 £ 65 | 150 £ 50 40 + 15
Loop IV | 315 + 3 485 £ 1 | 395 4+£2 21075 | 2504 90 190 £+ 70

Tabelle 5.1: Die galaktischen Supernovaiiberreste Loops.

Die Bereiche der Loops werden durch die spezielle Darstellung in der Abbildung 5.7 ver-
deutlicht.
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Abbildung 5.7: Polarisation (d <1 kpc), HI (=11 < vpsgp < 11kms™!) & Loops (I, II, 11,
V)
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Die hierbei betrachtete HI-Verteilung entspricht dem gesamten untersuchten Geschwin-
digkeitsintervall von —11 < wvpsp < +11 kms!. Ausgehend vom “magnetischen Pol”
konnen die Filamente bei positiven Breiten durch Loop I (NPS?) erklirt werden. Hierbei
handelt es sich um einen Supernovaiiberrest, der als kugelférmige Blase zu verstehen ist.
An dessen Oberfliche wird das ISM verdichtet und so die Bildung von Staub ermdglicht.
Die Bildung beziehungsweise die Existenz von Staub innerhalb dieser Blase ist durch
die, bei der Supernovaexplosion entstandene, Schockfront nicht mdéglich. Daher miissen
die zu erkennenden Filamente in Polsarisation sowie in HI als Strukturen auf einer Ku-
geloberflache interpretiert werden. Die Filamentstrukturen in Richtung der galaktischen
Lange > 270° und Breite > 50° konnen, entsprechend dieser Interpretation, auch mit
Loop 1 und Loop III assoziiert werden. Die Untersuchungen von Berkhuijsen et al. (1971,
[47]) stiitzen diese Aussagen, da Zusammenhinge des HI mit den Loop—Strukturen Loop
I und IV gefunden wurden. Untersuchungen von Loop III durch Heiles (1967, [49]) erga-
ben, dafl diinne HI-Schalen, die sich mit 15 kms™! relativ zueinander bewegen, mit dem
Loop assoziiert sind. Eine der angegebenen Interpretationen ist, dafl diese Strukturen die
Vorder— und Riickseite einer expandierenden Kugel bilden. In der gewéhlten Darstellung
kann keine entsprechende Struktur in Polarisation mit HI assoziiert werden. Es ist aber
eine deutliche Unterbrechung der parallelen Ausrichtungen der Polarisationsvektoren bei
[ ~ 100° und ~ 160° am Rand von Loop III zu erkennen. Entsprechend der Interpretation
als Kugelschale wiirde die Polarisation des Sternlichts in Richtung des Beobachters zeigen,
so daf} in diesen Bereichen keine Polarisation zu beobachten wire. Im Bereich von Loop 11
wurde von McGee (1963, [50]) kein assoziiertes HI beobachtet. In der Abbildung 5.7 liegt
das Filament vom “magnetischen Pol” zu negativen Breiten im Bereich vom Loop 11, es
wird in Gegensatz zum Loop I keine Beeinflussung des HI und der Polarisation gesehen,
so dafl diese Struktur nicht assoziiert erscheint. Durch Projektionseffekte auf eine Kugelo-
berfliche konnten sich diese Strukturen in der dargestellten Form ausbilden, der explizite
Nachweis wird hierbei allerdings schwierig sein.

Untersuchungen von Roéntgenstrahlung und HI von Egger und Aschenbach (1995, [51])
zeigen einen Wechselwirkungbreich der lokalen Blase mit dem Loop I, der in HI als
Beriihrungsring zu beobachten ist. Werden die vier Loops unter dem Gesichtspunkt be-
trachtet, dafl eine Wechselwirkungszone besteht, so fallen zwei Bereiche auf, die als solche
gedeutet werden kénnten.

Innerhalb der Bereiche des Loop II und III fillt eine erhéhte Konzentration der Polarisa-
tionsvektoren bei (I, b) = (~ 140°, ~ 0°) auf, diese konnte auf eine Wechselwirkung der
Loops untereinander hindeuten. Hierbei wiirde sich an der Beriihrungsfliche eine erhéhte
HI- und Staubkonzentration bilden. Ein grober Vergleich dieses Gebietes mit Infrarotbe-
obachtungen durch den IRAS-Satelliten sollte eine erhéhte Staubkonzentration® zeigen.

2 North Polar Spur
3Der Staub in unserer Milchstraie wird durch das allgemeine Strahlungsfeld auf ~ 50 K erwérmt. In
Umgebungen von OB-Sternen (Ultraviolettstrahlung) oder HII-Regionen ist sogar eine Erwirmung von
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Die Untersuchung der Infrarot-Beobachtungen bei 12 ym und 100 ym zeigen im unter-
suchten Gebiet bei 133° < [ < 138.5° und 0.5° < b < 1.7°, eine erhohte Intensitit, bei
60 um wird nur noch geringe Intensitdt innerhalb des Bereichs beobachtet, hingegen ist bei
25 pm eine ausgedehnte Emission nicht mehr zu beobachten. Diese Beobachtungen kénn-
te auf Staubkonzentrationen mit unterschiedlicher Grofle und Temperatur hindeuten. Die
entsprechenden Karten sind im Anhang A aufgefiihrt. Beobachtungen dieser Region durch
Kontinuumsuntersuchungen bei 408 MHz (Haslam et al., 1982, [52]) und 21cm (Reich et
al., 1997, [53]) zeigt ausgedehnte Emissionsstrukturen, so daf§ es sich bei diesem Gebiet
eher um einen Supernovaiiberrest als um eine Kontaktstelle zwischen Loop I und III han-
deln kénnte.

Die Entstehung der “Eckenstruktur” bei [ = 35°, b = —20° konnte durch die Wechselwir-
kung von Loop I und Loop II gebildet worden sein. Bedingt durch unsere Position in der
Galaxis, wiirde der Sehstrahl entlang der Beriihrungfliche verlaufen. Dadurch liefle sich
die Anderung beziiglich der galaktischen Breite fiir unterschiedlichen Entfernungen die-
ser Ecke erkldren. Untersuchungen durch Infrarot—Beobachtungen im Frequenzbereich des
IRAS-Satelliten zeigten keine signifikanten Strukturen. Mit Hilfe des COBE—-Satelliten,
der Beobachtungen bis 240 um (Hauser et al., [54]) zuléBt, konnte bei dieser Frequenz eine
schwach signifikante “Eckenstruktur” gefunden werden (Abbildung 5.8).

Gal. lat. (Degree)

360 340 320 300 280 260 240 220 200 180 160 140 120 100 80 60 40 20 0
Gal. lon. (Degree)

Abbildung 5.8: Konturen bei 240um und HI (0 < vysp < 1kms™)

In der Abbildung 5.8 ist die Verteilung des neutralen Wasserstoffs iiberlagert mit Kon-
tourlinien (im Bereich von 0 bis 20 MJysr™') der COBE-Beobachtungen zu sehen. Un-
tersuchungen von Reach et al. (1998, [55]) der einen Vergleich des Dwingeloo Survey mit

bis zu ~ 100 K moglich. Diese Energie wird im fernen Infraroten wieder abgestrahlt.
4Cosmic Background Explorer
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Beobachtungen von COBE durchgefiihrt hat, kamen zu dem Ergebnis, dafl HI schwach
mit den Beobachtungen bei 240 um korreliert sind. Die hierbei aus dem Verhéltnis von
240 zu 140 pm-Beobachtungen abgeleiteten Temperaturen liegen fiir einzelne Wolken bei
< 20 K. Die untersuchten und besprochenen HI-Filamente sind nicht in Verbindung mit
diesen Wolken zu sehen und werden durch die schwach angedeuteten Strukturen der Kon-
turlinien einer Temperatur von > 20 K entsprechen.
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Kapitel 6

Vergleich der RM mit neutralem
Wasserstoft

Der neutrale Wasserstoff und das Magnetfeld, bestimmt mittels des Rotationsmafes, sind
verschiedene Komponenten des ISM, deren Verteilung in der Galaxis auf den ersten Blick
nicht vergleichbar erscheint. Wird indes von einem konstanten Ionisationsgrad des Was-
serstoffs durch das allgemeine Strahlungsfeld ausgegangen, so konnte ein Zusammenhang
zwischen der Variation des Rotationsmafl und des Wasserstoffs entlang der Sichtlinie be-
stehen. Hierfiir ist eine Ionisation des neutralen Wasserstoffs mit n, ~ 4-10"% cm 2 nétig
um eine Kopplung an das Magnetfeld hervorzurufen (Parker, 1969, [30]).

Zum Vergleich der Magnetfeldeigenschaften mit der Verteilung des neutralen Wasserstoffs
iiber die lokale Sonnenumgebung hinaus (Entfernung > 1 ~ 2 kpc), wurden Rotationsma-
e von extragalaktischen Quellen (Galaxien, Quasare, ...) sowie Rotationsmafle von galak-
tischen Quellen (Pulsare) mit dem, auf der Sichtlinie integriertem, neutralem Wasserstoff
verglichen. Die Integration des neutralen Wasserstoffs iiber das gesamte Geschwindigkeits-
feld entspricht der Sdulendichte, so daf} die Strahlungstemperatur des gesamten neutralen
Wasserstoffs im Dwingeloo Survey entsprechend

N 400 T
HI _ 1.8224 x 10 / (v) dv (6.1)

[cm~?] —a50 [K] [kms™!]

umgerechnet wird (Rohlfs und Wilson, 1996, [7]). Wie im vorherigen Kapitel erfolgte der
Vergleich zwischen der Sdulendichte und den Rotationsmaflen im ersten Schritt durch
Darstellung in Karten mit rechtwinkligen Koordinatensystem beziiglich der galaktischen
Koordinaten [ und b.

Die Rotationsmafle in den Katalogen wurden optisch und numerisch mit der HI-
Séulendichte verglichen. Zum optischen Vergleich wurden die Rotationsmafe in (I, b)—
Darstellung durch Kreise, deren Flicheninhalt proportional zur Grofle des RM ist, dar-
gestellt. Abhéingig vom Vorzeichen der RM wurden sie ausgefiillt (RM > 0) oder in
Form eines Rahmens offen gezeichnet(RM < 0). Diese Darstellung entspricht der in Pu-

95
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blikationen gewihlten Form, als Beispiel sind die Rotationsmafle aus dem Katalog von
Simard-Normandie et al. (1981, [56]) in der Abbildung 6.1 dargestellt.
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Abbildung 6.1: Rotationsmafie (Simard-Normandie et al., 1981, [56])

Eine offensichtlich systematische Verteilung der positiven oder negativen RM —und da-
mit die Ermittelung einer Magnetfeldrichtung— ist schwierig oder gar nicht zu bestim-
men. Im Bereich von 0 < [ < 180° deutet sich in diesem Katalog ein iiberwiegendes
Auftreten positiver Vorzeichen der RM im Nordhimmel und negativer im Stidhimmel an.
Der Vergleich dieser Darstellung mit den iibrigen Katalogen der extragalaktischen Quel-
len lassen eine explizite Differenzierung entsprechender Bereiche, in denen ein Vorzeichen
iiberwiegt, nicht zu. Die Unterschiede der jeweiligen Kataloge werden im einzelnen nicht
besprochen, sondern sind durch die gleiche Darstellung der Kataloge im Anhang B sofort
ersichtlich. Bei den Rotationsmaflen galaktischer Quellen kommt erschwerend hinzu, dafl
die Verteilung der Pulsare zum gréfiten Teil auf die Ebene beschrénkt ist und dadurch die
Statistik bei hohen galaktischen Breiten beeinflufit. Diese Verteilung ergibt sich dadurch,
daf} Pulsare hauptséchlich innerhalb der Spiralarme und nur zum geringen Maf} in hohen
galaktischen Breiten zu finden sind®.

Der numerische Vergleich der unterschiedlichen Daten erfolgte, indem fiir eine gegebene
Richtung in [ und b die Sdulendichte gegen die Rotationsmafle aufgetragen wird. Diese
Untersuchung zeigte keinen funktionalen Zusammenhang zwischen Rotationsmafien und

!Pulsare wurden bei hohen Breiten primir in Kugelsternhaufen detektiert, bei denen es sich um
Sternansammlungen, die sphirisch um das galaktische Zentrum verteilt sind, handelt.
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den HI-Saulendichten auf. Die Abbildung 6.2 zeigt, daf§ die dargestellte Beziehung zwi-
schen den Rotationsmaflen unterschiedlicher Quellen (Ordinate) und der Sédulendichte
(Abszisse) symptomatisch eine Streuung der Werte um RM = 0 fiir alle Kataloge ergibt.
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Abbildung 6.2: Ng; x 10'8 [cm 2] versus RM [rad m 2]

In der Abbildung 6.2 wird auf die Darstellung von Fehlern verzichtet, da zur Bestimmung
der RM, der Fehler als Ma$ fiir die Giite der ermittelten RM miteingegangen ist. Dadurch
liegen die auftretenden Fehler der Rotationmafle in der Groflenordung der dargestellten
Kreuze. Die Streuung der Verteilung der Datenpunkte um den Nullpunkt ist durch das
wechselnde Vorzeichen der RM zu erkldren. Die Vermutung, dafl ein Zusammenhang der
Daten durch diesen Vorzeichenwechsel unterdriickt wird, hat sich nicht bestétigt. Hierzu
wurde der Betrag der Rotationsmafle gebildet und erneut der Vergleich durchgefiihrt.

Um Aussagen iiber einen eventuellen Zusammenhang der Daten in verschiedenen Gebie-
ten am Himmel machen zu kénnen, sind der galaktische Halo (fiir |b| > 8°), die galaktische
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Ebene (fiir |b| < 8°) und ein speziell ausgewéhlter Streifen (siche weiter unten) getrennt
untersucht worden. In allen drei Gebieten wurde wiederum kein signifikanter Zusammen-
hang zwischen den Daten gefunden (siche Anhang B). Der Streifen zu 30° <[ < 270° und
b = 25+ 5° ist so gewiihlt worden, daf eine starke Anderung beider Werte (RM & Ny;)
zu erwarten gewesen wire. Da in diesem Bereich das Magnetfeld entlang der Sichtlinie
seinen maximalen Wert, durch den Beitrag der Tangentialkomponente des grofiriumigen
Magnetfelds, besitzt (siehe Abbildung 3.5) und zusétzlich dort in den HI und n, Dichten
eine Zentrum—Antizentrumasymmetrie existiert (Pietz et al., 1998, [57]; Manchester und
Taylor, 1977, [58]). Infolgedessen wire mit einem konstanten Magnetfeld (~ 1 —2 uG) ein
systematischer Anstieg in der Nyr(RM )-Darstellung, in den Richtungen von [ ~ 70° und
~ 250°, zu erwarten gewesen. Dieses Verhalten, das auf ein nicht— turbulentes, grofiskaliges
Magnetfeld hingedeutet hétte, kann durch diese Untersuchungsmethode nicht bestétigt
werden.

Eine Nord-Siid Asymmetrie der Daten wiirde auf eine lokale Beeinflussung hinweisen, wie
sie sich im neutralen Wasserstoff durch das Lockman Hole zeigt. Hierzu sind die Rota-
tionsmafle durch Bildung des Mittelwerts in der entsprechenden Hemisphire untersucht
worden. Die Bildung des Mittelwerts erfolgt zum einen iiber die Rotationsmafle unter
Beachtung der entsprechenden Vorzeichen und zum anderen iiber den Betrag der Rotati-
onsmafe.

Simard-N. Tabara Broten Taylor
|[RM| | Nord | 47.47 £ 7.01 | 97.63 + 6.72 | 80.73 £ 8.44 | 100.96 + 12.38
Siid | 51.35 £ 7.51 | 105.09 4+ 7.14 | 80.01 4+ 7.64 | 103.48 + 12.93
+ RM | Nord | 287+ 7.01 | -6.95 4 6.72 | -0.45 4+ 8.44 | 37.26 + 12.38
Sid | -11.04 £ 7.51 9.87 £ 7.14 | 11.7 £7.64 | -26.26 = 12.93

Die sich aus der Berechnung ergebenden Werte fiir die unterschiedlichen Kataloge las-
sen in ihrer Gesamtheit keinen Zusammenhang mit lokalen Strukturen erkennen. Werden
dagegen nur die Werte der Kataloge von Simard-Normandin et al. (extragalaktischer Quel-
len) und von Taylor et al. (galaktischer Quellen) betrachtet, so ergibt sich ein schwach
signifikanter Unterschied zwischen Nord- und Siidhimmel, der als Trend innerhalb der
Fehlergrenzen erscheint.



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

Der in dieser Arbeit durchgefiihrte Vergleich des neutralen Wasserstoffs mit Magnet-
feldstrukturen in Sonnenumgebung und grofirdumigen Magnetfeldkonfigurationen in der
Galaxis weist auf Zusammenhénge dieser physikalisch verschiedenen Strukturen in un-
serer Milchstrafle hin. Hierbei ist - auch bei geringer Ionisation des Wasserstoffs (< 0.1
%) - durch die hohe elektrische Leitfihigkeit eines aus Ionen, Elektronen und neutralem
Wasserstoffs bestehenden Plasmas, ein einmal entstandenes, Magnetfeld in dem Gas “ein-
gefroren” und folgt dessen Bewegungen.

Assoziationen des lokalen Magnetfelds mit dem neutralem Wasserstoff sind mit Kanal-
karten in einem Geschwindigkeitsintervall von -11 bis +11 kms™! gefunden worden. Die
Feldausrichtungen des lokalen Magnetfelds sind mit Hilfe von linear polarisiertem Stern-
licht bestimmt worden. Die Polarisation des Sternlichts erfolgt durch interstellaren Staub,
der mit dem neutralem Wasserstoff korreliert erscheint. Ein Zusammenhang zwischen
neutralem Wasserstoff und interstellarem Staub wird auch durch verschiedene Autoren
gezeigt (z.B. Burton et al., 1991, [44] und Reach et al., 1998,[55]). Die systematischen
Ausrichtungen der Polarisationsvektoren zeigen grofiskalige Magnetfeldstrukturen, die mit
HI-Filamenten korreliert sind.

Die Entfernungen der gefundenen HI-Strukturen konnten durch berechnete HI-
Verteilungen mit Hilfe der Sterne, aufgrund deren Entfernungen, abgeschitzt werden.
Synthetisierte HI-Karten in Entfernungsintervallen von (0, 500) pc und (500, 1000) pc
wurde unter Verwendung der Rotationskurve von Fich et al. (1989, [46]) berechnet. Die
Entfernung der HI-Strukturen, die in den Kanalkarten gefunden wurden, konnten mit
Hilfe der Entferungsinformation der Sterne bis zu 500 pc abgeschitzt werden.
Grofirdumige Strukturen mit signifikanter Korrelation der Magnetfeldrichtungen und HI-
Filamente wurden in den Bereichen der lokalen Supernovaiiberreste gefunden. Durch die
spezielle Struktur, der urspriinglich durch Synchrotronstrahlung gefundenen, Loops, ist
ein Grofiteil der in Kapitel 1 besprochenen “Magnetfeld—Indikatoren” beobachtbar. Das
Ausbilden von Strukturen innerhalb der Bereiche der Loops 1d8t sich folgendermaflen
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erkldren: Die durch Supernovaexplosionen in radialer Richtung entstehenden Schalen-
strukturen bilden sich aus, indem das ISM durch das expandierende Gas zusammenge-
schoben wird. Hierbei wird das kalte, neutrale HI-Gas an der Grenzfliche komprimiert
und bei einem normalen Staub-zu—Gas Verhéltnis erhoht sich die Staubkonzentration
dquivalent dazu. Die auftretenden Bewegungen des HI innerhalb unserer Galaxis erge-
ben sich durch Uberlagerung der Geschwindigkeitsfelder von den Supernovaexplosionen
und der galaktischen Rotation. Das Geschwindigkeitsfeld beeinflufit durch die Anbindung
des Magnetfelds an den Wasserstoff die Richtung der Magnetfeldlinien. Infolgedessen sind
Bewegungsrichtungen des HI senkrecht zu den Magnetfeldlinien nicht méglich. Die so aus-
gebildeten HI-Strukturen entlang der Magnetfeldlinien lassen somit eine Interpretation
der HI-Filamente als Feldlinien zu. Die beobachteten Strukturen entsprechen den Tan-
gentialkomponenten der Magnetfelder auf der Kugeloberfliche. Der Zusammenhang der
Loops mit den gefundenen Strukturen wird durch die ermittelte Entfernungen der Loops
von Berkhuijsen et al. (1971, [47]) bestéitigt. Beobachtungen mit dem COBE-Satelliten
bei 240 pm zeigen eine schwache Signifikanz im Bereich [ ~ 35°, b ~ —20°, die durch
IRAS nicht beobachtet wurde. Dies weist, mit den von Reach et al. (1998, [55]) gefunde-
nen Ergebnissen, auf Temperaturen der diskutierten HI-Filamente von > 20 K hin. Diese
Temperaturabschétzung entspricht der Forderung von Spitzer (1978, [14]), der fiir eine ef-
fektive Ausrichtung der Staubkorner am dem Magnetfeld unterschiedliche Temperaturen
von Staub und neutralen Wasserstoff fordert.

Die Untersuchung des Zusammenhangs der globalen Magnetfelder mit dem neutralem
Wasserstoff unserer Galaxis erfolgte {iber den Vergleich von Rotationsmaflen mit der
Séulendichte (Nzr) des Wasserstoffs. Diese Daten entsprechen dem Magnetfeld und dem
gesamten Wasserstoff in Richtung des Sehstrahls. Die hierbei verglichenen Gréflen miifiten
bei einem konstanten lonisationsgrad des Wasserstoffs und konstantem Magnetfeld ent-
lang der Sichtlinie einen Zusammenhang erwarten lassen (Parker, 1969, [30]). Der nu-
merische Vergleich der Daten, innerhalb spezieller Bereiche und beziiglich des gesamten
Himmels, zeigt diesen Zusammenhang nicht. Die Untersuchungen liefern hierbei keinerlei
systematische Unterschiede beziiglich des galaktischen Halos oder der galaktischen Schei-
be. Zusétzlich wurden Bereich ausgewihlt, in denen ein globaler Zusammenhang zwischen
Ny; und RM durch eine Zentrum—Antizentrum Asymmetrie zu erwarten gewesen wire.
Diese Asymmetrie sind in N (Pietz et al., 1998, [57]) und der Elektronendichte (Man-
chester und Taylor, 1977, [58]) beobachtbar, aber mit dem hier verwendeten Verfahren
nicht nachzuweisen. Auf eine lokale Beeinflussung beziehungsweise Korrelation der Daten
wiirde eine Nord—Siid Asymmetrie hindeuten die nicht gefunden wurde, wohl aber ist ein
Trend zu erkennen.

Die zur Untersuchung benutzte Methode vergleicht Wertepaare, die in den Beobachtungen
immer entlang des Sehstrahls integriert werden, so dafl eine Korrelation nur bei einem
homogenen B-Feld zu erwarten wére. Vielmehr zeigte die Verteilung in der Ny;(RM)
Darstellung, dafl es sich hierbei um turbulente Gebiete handelt, deren Gréflen einige pc
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betragen, dadurch wird wegen der Mittelung iiber die Sichtlinie kein Zusammenhang
ersichtlich. Hierbei variiert die Magnetfeldrichtung — im Gegensatz zur immer groflier
werdenen Sédulendichte — entlang des Sehstrahls, so dafl auf lingeren Sichtlinien eine
Korrelation nicht zustande kommen kann.

Die durch diese Arbeit aufgeworfenen Fragen oder Ansitze lassen sich in zwei Kategorien
unterteilen, zum einen in Untersuchungen innerhalb unserer Galaxis und zum anderen in
die Beobachtung extragalaktischer Quellen.

Das in der Arbeit verwendete Verfahren zum Vergleich von HI-Filamenten mit Polari-
sationsdaten von Sternen, sollte innerhalb extragalaktischer Quellen angewendet werden.
Hierbei wiirden sich die Galaxien M31 und M33, in denen Sterne einzeln aufgelost werden
kénnen, anbieten. Die so gemessenen Polarisationsinformationen sollten mit interferome-
trischen HI Beobachtungen, die einzelne HI-Filamentstrukturen auflosen kénnen, vergli-
chen werden.

Die Untersuchungen innerhalb der Milchstrafle, in denen Beobachtungen im Ferninfraro-
ten mit Sternpolarisation und HI-Filamentstrukturen verglichen wurden, stellen die Frage
nach der Temperatur des Staubs, der fiir die Polarisation des Sternlichts verantwortlich
ist.

Der in dieser Arbeit versuchte Vergleich der Rotationsmafle mit der Verteilung des gesam-
ten Wasserstoffs entlang des Sehstrahls, sollte unter Verwendung eines statischen Modells
der Milchstrafle nochmals untersucht werden. Das Magnetfeld und die Verteilung der
Elektronendichte sollte mittels eines hydrostatischen Modells mit der HI-Verteilung un-
tersucht werden. Die fiir jeden Sehstrahl ermittelten Rotationsmafle wiirden durch die
Wahl der Skalenhéhe des HI beeinfluft und einen Vergleich der HI-Verteilung mit der
beobachteten Rotationsmafverteilung erméglichen.

Die momentane Durchmusterung der HI-Verteilung am Siidhimmel (6 < —30°) (Parkes
Survey) kann in Verbindung mit den Dwingeloo Survey eine vollstindige Himmelsab-
deckung erziehlt, so dafl ein Vergleich der optischen Polarisation der Sterne iiber den
gesamten Himmel moglich wire.
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Anhang A

Sternpolarisation & HI
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Abbildung A.1: Sternpolarisation (d < 1 kpc)
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