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Zusammenfassung

Marc Patrick Risse

Temporale und spektrale Untersuchungen des
Rontgendoppelsternsystems Her X-1/HZ Herculis

30 Jahre sind seit der Entdeckung des Rontgendoppelsternsystems Her X-1/HZ H
culis durch den SatellitedHURU vergangen. Mittlerweile gehért dieses Objekt ne-
ben Cyg X-1 zu den best untersuchten Objekten der Rontgenastronomie. Doch at
nach so vielen Jahren der Erforschung dieser Objekte gibt es immer noch zahlreic
Ph&nomene, die der Erklarung bedurfen.

Zunéachst werden in dieser Arbeit die Grundlagen der Astronomie im Allgemeine
und der Rontgendoppelsternsysteme im Speziellen erlautert (Kapitel 1). Anschli
Bend wende ich mich der Beschreibung des Rontgendoppelsternsystems Her X
HZ Her zu und fasse zusammen, was unser derzeitiger Stand des Wissens uber dit
Objekt ist (Kapitel 2).

In dieser Arbeit werden sowohl Beobachtungen von Réntgensatelliten als auch erdc
bundene optische Beobachtungsdaten ausgewertet. Die aus dem Réntgenbereich
lysierten Daten stammen von dem amerikanischen Rontgensatelliten RROBEI{X-
Ray-Timing-ExperimehtDie optischen Beobachtungsdaten wurden von unterschied
lichsten Arbeitsgruppen auf der ganzen Welt im Verlauf der letzten 27 Jahre gemacl
Diese enorme Datenbasis von fast 17000 Datenpunkten verteilt Uber vier Spekitr:
bander werden unter verschiedenen Gesichtspunkten in dieser Arbeit analysiert.
Mittels der Rontgendaten wurden Untersuchungen Uber die Form des Pulses v
Her X-1 vorgenommen. Dabei stellte ich eine Abweichung der Pulsform von de
ansonsten bekannten fest. Nahere Untersuchungen ergaben, dass das Auftreten d
Pulsform mit einer verminderten Akkretionsrate erklart werden kann (Kapitel 3).
Des Weiteren wurde die Lage der Zyklotronresonanzlinie phasenaufgeldst untersuc
Aufgrund einer Anderung der Zyklotronlinienenergie zwischen 1991 und 1993 un
23%, von 34 auf 41 ke\Gruber et al.2001) konnten die Daten nur relativ und nicht
absolut mit alten Beobachtungen verglichen werden. Dieviames et al(1982 und
Soong et al(1990 gefundenen Ergebnisse konnten jedoch tendenziell bestatigt we
den (Kapitel 4).

Aus den optischen Daten von HZ Her, dem Begleiter von Her X-1, wurde die Variati
on des optischen Profils naher untersucht. Aufgrund des gro3en Datensatzes konr
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die bereits vorGerend & Boyntor(1976 gefunden Variationen noch deutlicher he-
rausgearbeitet werden. Es ist aulRerdem gelungen, ein Modell zu entwickeln, das die
Mdglichkeit bietet Turn-Ons aufgrund aktueller Beobachtungen vorauszusagen (Ka-
pitel 5).

Als Abschluss wurde ein existierender Programmcode flir Doppelsterne um eine Ak-
kretionsscheibe erweitert. Dabei lag das Hauptaugenmerk auf den Eigenschaften des
Rontgendoppelsternsystems Her X-1/HZ Her und seinen Eigenheiten. Mittels der Si-
mulation war es mdglich, die wesentlichen Eigenschaften der Lichtkurve von HZ Her
zu reproduzieren. Es wurde ausserdem mdoglich die Bewegung der Hot Spots auf der
Oberflache des optischen Begleiters zu beschreiben. (Kapitel 6).



Abstract

Marc Patrick Risse

A Study of Temporal and Spectral Behavior of the
X-ray Binary System Her X-1/HZ Herculis

30 years passed since the discovery of the X-Ray-Binary Her X-1/HZ Herculis by th
satelliteUHURU. Meanwhile this object belongs beside Cyg X-1 to the best exami-
ned objects of the X-Ray astronomy. But also after so many years of studying the:
objects there are still numerous questions open, which need to be explained.

The bases of the astronomy are considered first in this work in generally and the X-r:
binaries in special (chapter 1). Thereafter | turn to the description of the x-ray binar
Her X-1/HZ Her and summarise our present knowledge about this object (chapter Z
In this work both observations of X-ray satellites and ground-based optical observ;
tion data are evaluated. The analysed X-ray data was gathered from the Americ
X-ray satellite RXTE Rossi X-ray Timing experiméniThe optical observation data
were made by most different working groups in the whole world in the process of th
last 27 years. This huge database from nearly 17000 data points distributed over fc
spectral bands are analysed under different criteria in this work.

Investigations analysed the pulse shape of Her X-1 using the x-ray data. | determine
deviation of the pulse shape from the well-known mean shape. Detailed investigatio
showed that the occurrence of this pulse shape is connected with a decrease in
accretion rate (chapter 3).

Furthermore the position of the cyclotron line was tested phase resolved. Accordir
to a shift in the cyclotron line energy between 1991 and 1993 by 23% from 34 t
41 keV Gruber et al.2001), the results could not be compared directly to the older
observations. The results derived\igges et al(1982 andSoong et al(1990 could

be reproduced (chapter 4).

Using the optical data from HZ Her, the optical companion of Her X-1 the variation
of the optical profile was investigated more intense. According to the huge amount «
data points the results found Berend & Boyntor{1976 were improved. In addition

| succeeded to develop a model that offers the possibility to forecast Turn-Ons on tl
basis of current observations (chapter 5).

In the end an existing program source code simulating binary stars was extended
an accretion disc option. The main focus was on the x-ray binary Her X-1/HZ He
and its peculiarities. With this simulation it became possible to describe the mai
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characteristics of the shape of the light curve. It became also possible to describe the
movement of the Hot Spots on the surface of the optical counterpart (chapter 6).
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KAPITEL 1

Rontgendoppelsterne

Professor Rdntgen sprach gestern abend in der Physikalischen Gesell-
schaft vor Professoren und Generélen tber seine X-Strahlen unter stir-
mischen Ovationen. .. Zahlreiche Demonstrationen gelangen vorzuglich,
die Strahlen durchdrangen Papier, Blech, Holz, Blei und endlich Rént-
gens und Professor Kdllickers Hand ... Kéllicker schlagt vor, die neue
Entdeckung ‘Rontgen-Strahlen’ zu nennen. (Stirmischer Beifall.) Ront-
gen dankte tief gerthrt. Kollicker brachte ein Hoch auf Rontgen aus. Seit
48 Jahren hat keine so epochemachende Sitzung der Gesellschaft statt-
gefunden.

Frankisches Volksblatt vom 24. Januar 1896

1.1 Einleitung

Der Spektralbereich, in dem die Réntgenastronomie angesiedelt ist, Uberdeckt d
Wellenlangenbereich von 12.4 nm bis 2.48 pm, was Photonenenergien von 0.1 |
500 keV entspricht. Da die aus dem Weltraum kommende Strahlung mit solchen Ene
gien bereits an den oberen Luftschichten der Atmosphére absorbiert wird, beginnt
Ara der Rontgenastronomie erst, als man geeignete Detektoren, die an Ballons |
festigt oder auf Raketen montiert waren, in die oberen Schichten der Erdatmosph:
aufsteigen lief3.

Bei einem Raketenflug zeigte ein Geigerzahler, der sich an Bord befand, dass v
unserer Sonne Rontgenstrahlung ausgehedmann et al.1951). Nach dieser Ent-
deckung hatten die ersten Réntgenmessungen hauptsachlich die Sonne zum Ziel.
wurde im Besonderen die Rontgenstrahlung der Sonnenkorona gemessen. Auf Grt
etlicher Fehleinschatzungen und Fehlschlage vergingen mehrere Jahre bis die R¢
genastronomie einen weiteren Erfolg verbuchen konnte. Eine dieser Fehlannahrnr
beruhte auf der Meinung, dass nur ‘normale’ Sterne als Rontgenemitter in Betrac

15



16 Kapitel 1: Roéntgendoppelsterne

Abbildung 1.1: Réntgenquelle des viertetHURU-Kataloges in galaktischen Koordinaten.
Die GrofRRe der Punkte ist proportional zum Logarithmus der Quellintensitim@an et al.
1979.

kdmen. Bedingt durch die groRen Entfernungen wurde es deshalb als unwahrschein-
lich erachtet, dass jemals Réntgenphotonen von anderen Objekten als der Sonne si-
gnifikant nachgewiesen werden kénnten. Die erste galaktische Rontgenquelle wurde
dann eher zuféllig bei dem Versuch, die Réntgenemission des Mondes zu messen,
im Sternbild Skorpion entdeckt. Sie bekam den Namen Sco Biacconi et al.

1962. Damit begann ein neues Kapitel in der modernen Astrophysik. Die Anzahl der
neuentdeckten Rontgenquellen nahm nun rapide zu — 1967 waren bereits mehr als
30 Quellen bekannt. Jedoch unterlagen die jetzt regelmaf3ig und in steigender Zahl
durchgefuhrten Beobachtungen einer Beschrankung. Es war nicht moglich, langer-
fristige Untersuchungen vorzunehmen, da ein Raketenflug nur wenige Minuten und
ein Ballonflug nur wenige Stunden dauerte. Dieses Problem wurde schlief3lich durch
den Start des ersten Rontgensatelliten behoben.

Am 12. Dezember 1970 startete die NASA von der Kiiste Kenias aus den Roéntgensa-
telliten UHURU (Kisuaheli fur Freiheit). Im Zuge der mitteldHURU durchgeftihr-

ten Himmelsdurchmusterung wurden 339 Rontgenquellen entdeckt {ABbUnter

ihnen befand sich unter anderem die Quelle 2U 1705#a#&dnbaum et gl1972),

auch bekannt unter dem Namen Her X-1. Nach dieser Mission folgten weitere Satel-
liten (Tab.1.1), die ebenfalls mit Rontgendetektoren bestiickt waren und eine grol3e
Zahl neuer Quellen sowie neuer Phdnomene entdeckten.

Das urspringliche Ziel, die Rontgenemission des Mondes zu messen, geriet bei der
Vielzahl der neu entdeckten Phanomene in Vergessenheit und wurde erst 28 Jahre
nach dem fehlgeschlagenen Versuch bei einer ROSAT-Beobachtung wiederholt, um
so die reflektierte solare Réntgenstrahlung nachzuwels@ylferg et a).1992).
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Tabelle 1.1: Die wichtigsten Réntgenmissionen

Mission Zeitraum Mission Zeitraum
UHURU 1970 - 1973|| Astron 1983 — 1988
0OSO-7 1971 -1973| Tenma 1983 - 1984
Copernicus 1972 —1981|| EXOSAT | 1983 — 1986
ANS 1974 - 1976|| Ginga 1987 — 1991
Salyut-4 1974 - 1975|| Kvant/Mir | 1987 — 2001
Ariel-5 1974 —1980|| Granat 1989 — 1998
Apollo-Soyuz | 1975 —1975|| ROSAT 1990 — 1999
SAS-3 1975 -1979|| ASCA 1993 — 2001
0S0-8 1975 -1978|| SAX 1996 — 2002
HEAO-1 1977 -1979| XTE 1996 —
Einstein 1978 —1981|| Chandra | 1999 —
Ariel-6 1979 —1981|| XMM 1999 —
Hakucho 1979 -1984

1.2 Sternentwicklungsmodelle

Réntgendoppelsternsysteme stellen eine spéate Phase in der Entwicklung eines Doy
sternsystems dar, da sich mindestens eine der beiden Komponenten schon in eir
moglichen Endstadium der Sternentwicklung (Weil3er Zwerg, Neutronenstern od
Schwarzes Loch) befindet.

Bei der Entwicklung von Doppelsternsystemen kann man sich zunéachst an der El
wicklung von Einzelsternen orientieren, muss aber zusatzlich den Massenibertr
zwischen den beiden Sternen berlcksichtigen.

Bevor ich auf den Ablauf der Sternentwicklung eingehe, will ich an dieser Stelle ein
kurze Einfihrung geben, mit welchen Zeitintervallen wir es bei der Sternentwicklun
Zu tun haben, da in der weiteren Beschreibung der Sternentwicklung diese Begril
Verwendung finden. Die folgenden Ausfilhrungen stiitzen sich im Wesentlichen al
Karttunen et al(1990, Kapitel 12.

1.2.1 Zeitskalen der Sternentwicklung

Die Entwicklung von Sternen erfolgt auf sehr unterschiedlichen Zeitskalemuder
klearen Zeitskalait derthermischen Zeitskala tind derdynamischen Zeitskalg.t

Als nukleare Zeitskala wird die Zeitspanne bezeichnet, in der ein Stern die gesamn
Energie abstrahlt, die durch Kernreaktion freigesetzt werden kann. Eine Abschatzu
dieser Zeitspanne kann erhalten werden, indem man die Zeit berechnet, die bend
wird, um den Wasserstoffvorrat in Helium umzusetzen. Aus Entwicklungsrechnun
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gen ist bekannt, dass nur wenig mehr als 10% der Gesamtmasse des Wasserstoffs im
Stern verbraucht werden kann. Es werden nur 0,7% des Masseanteils des Wasser-
stoffs in Energie umgewandelt, deshalb ergibt sich fur einen Stern der Whese

der Leuchtkraft die nukleare Zeitskala zu:

0.007-0.1Mc?
N~ — Y (1.2)
Fir unsere Sonne (mit M= 2-10%g und L. = 4. 10°3erg/s) erhélt man eine nu-
kleare Zeitskala von 8 Jahren und somit

M/Mg 0
T 10%Jahre (1.2)

th~

Die thermische Zeitskala ist die Zeit, in der ein Stern seine gesamte thermische Ener-
gie abstrahlen wirde, wenn die Erzeugung der Kernenergie plotzlich abgeschaltet
werden wirde. Dies ist gleichbedeutend mit der Zeitspanne, die die Strahlung aus
dem Zentrum benétigt, um zur Oberflache zu gelangen. Die thermische Zeitskala
kann wie folgt abgeschétzt werden:

b 0,56M?/R _ (M/M)?
t ~ ~

L (R/Ra)(L/Le)
G ist die Gravitationskonstante uftider Sternenradius.

Die dynamische Zeitskala ist die kiirzeste. Sie bezeichnet die Zeit, die ein Stern be-
noétigt, um zu kollabieren, wenn der gegen die Schwerkraft wirkende Druck plétzlich

verschwande.
_2n (R/2)3 N R3
W=7V "em ~\Vam (2.4)

Fur unsere Sonne liegt diese Zeitskala etwa bei einer halben Stunde.

.2-10"Jahre (1.3)

1.2.2 Das Vorhauptreihenstadium

Aus einer Wasserstoffwolke, die sich unter ihrer Gravitationsanziehung zusammen-
ballt, wird Gravitationsenergie freigesetzt und in thermische Energie des Gases sowie
in Strahlung umgewandelt. Am Anfang sind Dichte und Opazilér Materie gering

und die Strahlung kann sich frei ausbreiten. Der grof3te Teil der Energie wird abge-

strahlt; es kommt deshalb zu keiner nennenswerten Erwarmung. Erst wenn der Druck
und die Dichte in der Nahe des Zentrums wachsen, und somit auch die Opazitat, wird
der Anteil der freigesetzten Energie in Warme umgewandelt und die Temperatur be-
ginnt zu steigen. Die Kontraktion dauert so lange, bis das Gas vollstandig ionisiert

1Opazitat: (lat. opacitas Schatten, Dunkel) Effektivitat, mit der ein Medium die Strahlung schwécht
(AnhangA).
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ist und sich die zum Protostern gewordene Wolke im hydrostatischen Gleichgewic
befindet. Die weitere Entwicklung des Protosterns findet auf der thermischen Zei
skala (Gleichund .3 statt. Die Kontraktion erfolgt nun viel langsamer. Ist die Masse
des Sterns grof3 genug.08 M., < M), so reicht die Erwarmung aus, um das Was-

serstofforennen im Inneren zu ziinden. Der Stern hat nun sein Hauptreihenstadil
erreicht.

1.2.3 Das Hauptreihenstadium

Im Hauptreihenstadium ist das Wasserstoffbrennen die einzige Energiequelle d
Sterns. Der Stern befindet sich in einem stabilen Gleichgewicht und sein Aufbau &
dert sich nur infolge der allmahlichen Anderung seiner chemische Zusammensetzu
durch die Kernreaktion. Die Entwicklung findet nun auf nuklearen Zeitskalen stat
Damit ist die Hauptreihenphase die langste im Leben eines Sterns. Die Sterne, (
sich auf der oberen Hauptreihe befinden, sind so massereich und ihre Zentraltem
ratur ist so hoch, dass der CNO-Zyklus wirksam wird.

12C+1H—>13N+’)/
BN BCc+et +ve
BC+H - N+y
UN+1H - 0+y
140_)15N+e++ve
BN +1H - 2C 4 *He

(1.5)

Im Gegensatz dazu wird bei den Sternen, die sich im unteren Bereich der Hauptrei
befinden, die Energie durch die pp-Kette erzeugt.

H4H - D+e" +ve
H4+1H - 3He+y (1.6)
3H43H — “He+2'H

Bei einer Temperatur von.8- 10’ Grad, entsprechend der Zentraltemperatur eines
1.5M,-Sterns, sind die pp-Kette und der CNO-Zyklus gleich effektiv. Diese Masse
stellt auch in etwa die Grenze zwischen unterer und oberer Hauptreihe dar.

Sterne der oberen Hauptreihe besitzen einen konvektiven Kern, d. h. Energie wi
durch Materiebewegung transportiert. Dadurch wird eine gute Durchmischung d
Materie erreicht, was dazu fuhrt, dass der Wasserstoffanteil in der Kernregion gleic
formig abnimmt. Wahrend der Wasserstoff verbraucht wird, verringert sich die Mass
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Abbildung 1.2: Schalenaufbau eines massereichen Sterns{3@ieinem spéaten Entwick-
lungsstadium. Der Stern besteht aus Schichten unterschiedlichster Zusammensetzung, die im
Laufe seines Lebens aus Wasserstoff fusioniert wurlarttunen et al.1990.

des konvektiven Kerns. Ist der Wasserstoffvorrat im Kerninneren erschépft, so beginnt
der Stern rapide zu schrumpfen. Die Kerntemperatur nimmt dabei zu und die Tempe-
ratur in den Wasserstoffschalen um den Kern steigt ebenfalls, bis sie hoch genug ist,
damit das Wasserstoffbrennen erneut einsetzen kann.

Die Sterne der unteren Hauptreihe besitzen aufgrund der niedrigen Temperatur eine
hohe Opazitat. Der Kern dieser Sterne ist deshalb radiativ, wahrend ihre Hulle kon-
vektiv ist. Es gibt im Kern keine Vermischung der Materie und als Folge wird der
Wasserstoffvorrat im Kern schneller verbraucht. Ist der Wasserstoff in der Kernregion
verbraucht, so brennt er um den Kern in einer dicken Schale weiter.

1.2.4 Das Riesenstadium

Das Hauptreihenstadium endet, wenn der Wasserstoff im Zentrum verbraucht ist. Die
Masse des Heliumkerns wird durch das Wasserstoffbrennen in der Schale vergréRert.
Dies fuihrt zu einer Expansion der Hille des Sterns. Der Stern wird zum Roten Riesen.
Bei Sternen mit niedriger Masse nimmt die Masse des Kerns weiter zu, bis er schliel3-
lich entartet ist. Die Zentraltemperatur steigt, wobei der Kern wegen der hohen Leitfa-
higkeit eine gleichmafige Temperatur hat. Ist die Masse des Sterns grof3er als0.26 M
so wird die Zentraltemperatur hoch genug, um das Helium mittels des Triple-Alpha-
Prozesses zu Kohlenstoff zu verbrennen. Im gesamten Zentralgebiet setzt dann das
Heliumbrennen ein, das wenige Sekunden nach der Zindung in den Helium-Blitz
mindet. Bei Sternen hoher Masse ist die Zentraltemperatur héher und die Zentral-
dichte geringer. Der Kern ist nicht entartet. Dadurch kann kein Heliumbrennen bei der
Kernkontraktion explosionsartig einsetzen. Ist der zentrale Heliumvorrat verbraucht,
brennt das Helium in einer Schale weiter. Er kontrahiert zunehmend und wird heil3er.
Zuerst wird das Kohlenstoffbrennen und nachfolgend das Sauerstoff- und Silizium-
brennen geziindet. Am Ende besteht der Stern aus einer Reihe von Schichten unter-
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schiedlicher Zusammensetzung (Alh2), bei massereichen Sternevl & 15M.,)
enthalt er alle Elemente bis Eisen.

Die dem Heliumbrennen folgende Entwicklung hangt stark von der Sternmasse &
Die Masse bestimmt, wie hoch die Zentraltemperatur werden kann. Sterne it M
3 Mg werden nicht heild genug, um im Kern das Kohlenstoffbrennen zu ziinden. Ar
Ende des Riesenstadiums wird ihre &auf3ere Hille abgestolien, welche einen planet
schen Nebel bildet. Ubrig bleibt der heilRe Kern in Form eines WeiRen Zwerges.

In Sternen mit 3M, < M < 15M;, wird entweder Kohlenstoff oder Sauerstoff ex-
plosiv geziindet. Es gibt dann einen Kohlenstoff- oder Sauerstoff-Blitz. Dieser ist we
sentlich starker als der Helium-Blitz und verursacht eine Explosion des Sterns in For
einer Supernova. Sterne mit M 15 M, durchlaufen alle Fusionsstadien bis zum Ei-
sen®®Fe. Danach sind alle nuklearen Energiequellen vollstandig erschopft. Das Ent
der nuklearen Reaktion im Kern hat einen Druckabfall im Zentrum und den Kol-
laps des Kerns zur Folge. Die aul3eren Gebiete kollabieren ebenfalls, allerdings v
langsamer. In der Folge erhoht sich die Temperatur in den Schichten, die noch unv
brauchten Kernbrennstoff enthalten. Letztere verbrennen explosionsartig und setz
in wenigen Sekunden gewaltige Energiemengen frei. Im Endergebnis explodieren c
auleren Schichten in Form einer Supernova. Im Zentralkern rekombinieren die Pr
tonen und Elektronen zu Neutronen. Der Kern besteht letztlich fast vollsténdig at
Neutronen, die aufgrund der hohen Dichte entarten. Bei Kernen kleiner Masse stoy
der Entartungsdruck der Neutronen den Kollaps. Ist die Masse des Kerns jedoch gr
genug, so wird ein Schwarzes Loch daraus.

1.2.5 Endstadien der Sternentwicklung

Der Schlusspunkt der Sternentwicklung hangt von der Masse ab, die am Ende c
Entwicklung Ubrig bleibt. Abhl.3 zeigt die Beziehung zwischen Masse und Zen-
traldichte fur einen Korper, nachdem er abgekihlt ist und sein Gleichgewicht e
reicht hat. Die Kurve besitzt zwei Maxima. Die dem linken Maximum entsprechen
de Masse nennt maBihandrasekhar-Massé/ch = (1.2 — 1.4) M. Die dem rech-
ten Maximum entsprechende Masse wird @igpenheimer-Volkov-Masskloy =
(1.5—3.23) M, (Mendez 2002, bezeichnet. Daraus ergibt sich, dass das Diagramm
in drei Bereiche eingeteilt werden kann. Nehmen wir zunachst eine Nlass®Icp.

Ein Stern dieser Masse ergibt als Endprodukt einen Weilien Zwerg. Weil3e Zwer
(WZ) sind Sterne mit einer Masse von etwa 0.4 bis zu 1.2Wd typischen Radien
von ~ 5000km. Das bedeutet, dass sie im Inneren eine betrachtliche Dichte aufwe
sen ¢ 10Pg- cm3). Sie unterhalten kein nukleares Brennen mehr und kiihlen nu
noch aus, indem sie ihr Warmereservoir abstrahlen.

Der bekannteste WZ ist der Begleitstern von Sirius, Sirius B. Aus dem dritten kef
lerschen Gesetz hat man schon friih seine Masse zu 0.75 — 0.8bdfschatzt. Aus
der Distanz und der Helligkeit konnte man auf die Leuchtkraft schlieRen. Zusamme
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Abbildung 1.3: Endpunkte der Entwicklung fir Sterne unterschiedlicher Masse in Abhéngig-
keit von der Zentraldichte. Die Kurve zeigt das Verhalten der Zentraldichte vollstandig entarte-
ter Korper T = 0K). Die Chandrasekhar-Masse und die Oppenheimer-Volkov-Masse entspre-
chen den Maxima dieser Kurv&drttunen et al.1990.

mit der Effektivtemperatur hat man den Radius zu 18800 km bestimmt. Die mittlere
Dichte war damit 2000 mal hoher als die von Platin. Man konnte sich deshalb den
inneren Zustand des Sternes nicht erklaren.

Dies anderte sich 1926 mit der Entdeckung der Fermi-Dirac-Statistik fir Elektro-
nen. Das Ratsel der WeiRen Zwerge wurde damit geldst: es ist der Entartungsdruck
der Elektronen, der den WZ im hydrostatischen Gleichgewicht hélt. Echte Modelle
wurden 1930/31 zum ersten Mal von Chandrasekhar berechnet. Er fand heraus, dass
dieses hydrostatische Gleichgewicht nur bis zu einer Massengvénz&.4 M., gilt.

Kurz nach der Entdeckung des Neutrons durch Chadwick haben Landau, Baade und
Zwicky 1932 die Moglichkeit diskutiert, dass es auch Sterne geben kdnnte, die in
Analogie zu den Weil3en Zwergen ihren Druck aus Neutronen statt aus Elektronen
aufbauen kdnnten (Abh.4). Normalerweise sind Neutronen instabil und zerfallen in
10.8 Minuten in ein Proton und ein Elektron unter Aussendung eines Antineutrinos.
Deshalb kann Neutronenmaterie nur im Gleichgewicht mit Protonen und Elektronen
existieren. Dabei muss die Elektronendichte so hoch ausfallen, dass die Fermienergie
des entarteten Elektronengases von derselben Ordnung wie die Zerfallsenergie der
Neutronen ist (d. h. etwa 780 keV). Dies ist nur bei Dichten iib&glém2, al-

so oberhalb der Dichte in Wei3en Zwergen mdglich. Wie der Druck des entarteten
Elektronengases in WeiRen Zwergen, so halt der Druck des entarteten Neutronenga-
ses der Gravitation das Gleichgewicht. Im Unterschied zu Weil3en Zwergen werden
jedoch die Radien so gering, dass allgemein relativistische Effekte der Gravitation
eine Rolle spielen. Oppenheimer und Volkoff haben 1939 zum ersten Mal die Grund-
gleichungen aufgestellt. Wie bei den WeiRen Zwergen gibt es auch hier eine obere
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Kruste

entartetes Neutronengas

Abbildung 1.4: Aufbau eines Neutronensterns. Ein Neutronenstern besteht aus mehrer
Schichten: die AuRBenhaut besteht aus einer duf3eren Kruste (Fe-Kerne), einer inneren Krt
von schweren Kernen und einem entarteten Elektronengas. An diese schlief3t sich das enta
Neutronengas an. Der zentrale Kern besteht wahrscheinlich aus Quarkmaterie.

Massengrenze: 2.0 M., jenseits der Neutronensterne nicht mehr stabil sind. Die ge-
naue Grenze lasst sich nicht bestimmen, da die starke Wechselwirkung der Kernkra
noch nicht exakt bekannt ist. Die Zentraldichten in Neutronensternen tbersteigen L
ein Vielfaches die Dichte in Atomkernen vom210tg-cm3,

Uberschreitet ein Objekt die Oppenheimer-Volkoff-Masse, so muss es kollabiere
Es bildet sich ein Schwarzes Loch mit Radigg, in Form eines Horizonts, hinter
dem jede Form von Materie verschwindet. Die Gravitation ist in diesem Bereich s
stark, dass selbst Photonen nicht entweichen kdnnen. Schwarze Ldcher sind du
die MasseMgy und ihren DrehimpulSgy gekennzeichnet. Fir ein nicht rotierendes
Schwarzes Loch ist der Horizontradius durch den Schwarzschild-RBdigsgeben.

GMgy M
2 - 3kmM® a.7)

Neutronensterne von 1.4Mhaben einen Radius von 25, sind also bereits sehr
kompakt. Besitzt die kollabierende Materie einen Drehimpuls, so erhdlt auch de
Schwarze Loch einen Drehimpuls und rotiert (sog. Kerr-BH). Der Nachweis de
Schwarzen Ldcher ist schwierig, da die Oberflache dieser Objekte nach Definit
on nicht strahlen kann. Es wird deshalb nach Doppelsternsystemen mit kompakt
Partnern gesucht, deren Masse die Obergrenze fur Neutronensterne ibersteigt. D
Systeme zeigen i. a. schnell veranderliche Rontgenstrahlung (im Bereich von m:
Die besten Kandidaten sind heute Cygnus X-1, GX-38nd LMC X-1. Es han-
delt sich jeweils unspektroskopische Doppelsterrigie optische Quelle zeigt eine

rgn =Rs=2
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Doppleramplitude in der Radialgeschwindigkeit wogB- vpsini, wo i die Inklinati-

on zwischen der Sichtlinie und der Normalen zur Bahnebene darstellt. Haufig kann
die M1 des optischen Begleiters aus seinem Spektraltyp abgeleitet werden und sin
i aus der Bedeckung abgeschatzt werden. Damit erhalt man dann eine Untergren-
ze fir die MasseM, des kompakten Begleiters. Im Falle von Cyg X-1 ergibt sich

Mz >~ (10— 15)Mg. In den letzten Jahren sind im Réntgen- und Radiobereich neue
Kandidaten fur stellare Schwarze Ldcher entdeckt worden (1E 172942, GRS
1915+105, GRO J165%40), die sich teilweise im Bereich des galaktischen Zentrums
befinden. Die letzten beiden werden als Mikro-Quasare bezeichnet, da sie relativisti-
sche Jets aufweisen, die eine Geschwindigkeit von 0.92 c zdigieasbgl, 2000. Es

ist interessant, dass auch die stellaren Schwarz-Loch-Kandidaten relativistische Jets
haben, in Analogie zu den supermassereichen Schwarzen Léchern in Aktiven Gala-
xien.

Endprodukte der Sternentwicklung
Ausgangsmasse He-Kern-Masse Einzelstern Doppelstern Mitglied
<3Mg <0.45M; CO WeilRer Zwerg He WeilRer Zwerg
3-8 Mg 0.5-0.9 M, CO WeilRer Zwerg CO Weil3er Zwerg
8-11 M, 1.9-29M, Neutronenstern O-Ne-Mg Weil3er Zwerg
oder Neutronenstern
11-40 M, 2.9-17.5M, Neutronenstern Neutronenstern
>40 Mg >17.5Mg Schwarzes Loch Schwarzes Loch

1.3 RoOntgendoppelsternsysteme

Réntgendoppelsternsysteme (engkay binaries XRB) gehéren zu den leuchtstéark-

sten galaktischen Objekten. Die dafiir notwendige Energie wird durch Masselbertrag
vom Begleitstern auf den Neutronenstern erreicht. Bis zu 15% der Ruheenergie der
akkretierten Masse wird dabei in Strahlungsenergie umgewandelt. Diese Strahlungs-
energie wird vorwiegend in Form von Rontgenstrahlung beobachtet. Am Beginn der
Ara der Réntgenastronomie waren Réntgendoppelsterne (XRB) aufgrund ihrer Hel-
ligkeit die einzigen Objekte, die untersucht werden konnten.

1962 wurde Sco X-1 als erste extrasolare Rontgenquelle, die nachtréaglichuwen

ky et al.(1966 als Rontgendoppelstern eingestuft wurde, entdeckt. Erst 1966 wurde
dann vonZeldovich & Guseyno1966 das Standardmodell der Réntgendoppel-
sterne entwickelt, so dass zum Zeitpunkt der Entdeckung von Sco X-1 noch keine
theoretischen Modelle fiir die physikalischen Prozesse vorlagen, die Leuchtkréafte von
der beobachteten GroRenordung erklaren konnten. Bei Uberlegungen, mittels welcher
Mechanismen eine derartige Leuchtkraft erzeugt werden kann, konnten thermonu-
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kleare Fusionsprozesse ausgeschlossen werden.
Die Réntgenleuchtkraft betragt fiir XRB ca. das>ffche der gesamten Leucht-
kraft unserer Sonne. Diese Energie beziehen die XRBs aus dem Masselbertrag
dem normalen Stern auf das kompakte Objekt. Aufgrund der herrschenden extrernr
Bedingungen, u.a. starke Magnetfelder, heile Plasmen, Nichtgleichgewichtsproz:
se und Zustandsgleichungen der Kernmaterie, werden Rontgendoppelsterne oft
‘kosmische Laboratorien’ bezeichnet.
Nimmt man typische Grof3en fur die Masse des Sterns, dessen Radius und die auf
akkretierte Masse an, so kann man folgende Abschatzung machen:

EG:G-$ - wobei R= 10km M = 1M, (1.8)
Ein typischer Wert fur die akkretierte Masse pro Jahr ist,>M..,. Daraus folgt fiir
die Leuchtkraft ein Wert voh = 10°’erg/s.

1.4 Typen von Réntgendoppelsternen

Es existieren drei Mechanismen, die einen Masselibertrag in dieser Grof3enordnt
gewabhrleisten konnen — Massenakkretion aus dem Sternwind, Massenakkretion :
dem &quatorialen Massenabstrom ®athe lobe overflow

Diese drei Ubertragungsmechanismen sind in den folgenden drei Kategorien ve
Rontgendoppelsternsystemen realisiert (TaldeRe Die Einteilung der R6ntgendop-
pelsterne erfolgt geman der Natur des Begleiters.

1.4.1 HMXB
Massereiche Rontgendoppelsterhiigh Mass X-Ray BinariesiMXB) haben einen
Begleiter vom Spektraltyp O oder B und der Leuchtkraftklasse I-lll. Allgemein wei-

sen diese massiven heilen Sterne einen starken Massenverlust der Gré3enordr
10-8M,, /yr auf. Ein Teil dieses Sternwinds kann im Gravitationsfeld des Neutronen
sterns gebunden und akkretiert werden. Die meisten Mitglieder dieser Klasse besitz
neben einer periodischen Réntgenpulsationen eine periodische Variation der RO
genintensitat auf Zeitskalen von Tagen. Fir die Réntgenpulsare in dieser Untergrup
ergibt sich aufgrund der Analyse der Pulsankunftzeitenverzégerung ein nahezu kre
formiger Orbit ¢ < 0.1). Die raumliche Verteilung der HMXB ist stark zur galakti-
schen Ebene konzentriert und weist, wie bereits die Masse des optischen Begleite
auf eine junge Sternpopulation von Typ Il hin. Ihr Alter wird mik 2-10” Jahren ge-
schatzt. Das Energiespektrum der HMXB hat eine typische Tempdrhturl5keV .
Eine Untergruppe der HMXB sind die Be-Rdntgendoppelsterne (Be-)>deB{-Ray
Binarie9. Dabei ist der Begleiter ein Be-Stern, d. h. der Stern ist vom Spektraltyp E
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Tabelle 1.2: Klassifikation von Rontgendoppelsternen

HMXB LMXB Her X-1
Begleiter O-,B-Stern| Be-Stern spater als A-Stern HZ Her
Akkretions- | Sternwind | aquatorialer| Akkretions- Akkretions-
mechanismer Ring scheibe scheibe
Rontgenpulse ja ja nein ja:

H3u|s: 1.235

Bahnperiode | < 10d >20d 1.70016d
Bahn- e=00 e>00 =00 =00
exzentrizitat
galaktische in im
Verteilung galaktischer Scheibe | galaktischen Halg b'' =37.°5

mit starken Wasserstoffemissionslinien, die aufgrund schneller Rotation einen aqua-
torialen Massenabstrom aufweisen und zum Teil Ausbriiche auf Zeitskalen von Tagen
bis Wochen zeiger§lettebak & Snowl1987). Einige Be-Rdntgendoppelsternsysteme
sind Roéntgenpulsare. Aus der Analyse der Pulsankunftszeiten ergeben sich exzen-
trische, weite Orbits (Bahnperiode 20 Tage). Die Kennzeichnung der Lichtkurve
durch plétzliche Rontgenausbrichefsien) wird dadurch erklart, dass zum einen

der &quatoriale Massenverlust des Be-Sterns auf allen Zeitskalen variieren kann und
zum anderen der Neutronenstern insbesondere bei Annaherung an das Perihel die dort
vorhandene Materie akkretiert.

Ein typisches Beispiel fur diese Klasse der Réntgenpulsare ist AO535+26, der im Ab-
stand von etwa 110 Tagen Rontgenausbriiche variabler Intensitatikestgdhmay

1996.

142 LMXB

Bei den Begleitsternen der Neutronensternédow Mass X-Ray Binarie MXB)

handelt es sich um Sterne vom Spektraltyp F oder spater mit einer Masse 2M,.

Ihr Sternwind reicht nicht aus, um die Produktion von Réntgenstrahlen aufrechtzuer-
halten. Daher muss es noch einen anderen Mechanismus des Massetransfers geben,
der die beobachteten Leuchtkrafte erzeugen kann. Ein solcher ProzessRsictier
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lobe overflow(Abschnitt1.5.1).

Das optische Spektrum des LMXB weist ein flaches Kontinuum, einen hohen UV
Anteil sowie Emissionslinien angeregter Atome, z.Bx ldnd Hell, auf und wird
durch eine hei3e Akkretionsscheibe dominiert, die den Neutronenstern umgibt ul
durchRoche lobe overflowntstanden ist. LMXB sind im galaktischen Halo verteilt,
weiterhin sind 10% der LMXBs Mitglieder von Kugelsternhaufen. lhr Alter wird
auf T > 5-10° Jahre geschatzt. Das Energiespektrum kann durch eine Temperat
kT<10keV beschrieben werden.

Ein wichtiges Merkmal vieler LMXBs, die keine Pulsationen zeigen, sind Rontgen:
bursts pl6tzliche Intensitatsausbriiche von nur wenigen Sekunden Dauer. Die Urs
che dieseburstsliegt in Instabilitaten der Kernfusion an der Neutronensternoberfla-
che. Durch die Akkretion bildet sich auf dem Neutronenstern zunéchst eine Wasst
stoffschicht. Durch Kernfusion wird Helium erzeugt, welches wiederum bei Errei-
chen einer kritischen Temperatur und Dichte schlagartig zu Brennen beginnt. Dies
Helium-flashwir als Rontgernburstbeobachtet.

1.5 Akkretionsmechanismen

Die erste Anregung, dass XRB ihre Energie aus Akkretion beziehen, stammt vc
Shklovsky(1967), funf Jahre nach der Entdeckung von Sco X-1 und drei Jahre nac
der AuRerung Salpeters iiber die Wichtigkeit des Akkretionsprozesses fir die Astr
physik (Salpeter1964). Heute wissen wir, dass sowohl die Wind- als auch die Schei-
benakkretion in der Natur haufig realisierte Prozesse sind. Die entscheidende Gro
die die Rontgenleuchtkraft steuert, ist hierbei, neben der Mégagnd dem Radius

Ry des akkretierenden Objekts, die Massenakkretiondrfigte des Begleiters bzw.
der Anteil, der letztendlich auf der Oberflache des Neutronensterns akkretiert wird.
1920 berechnete Eddington die kritische Leuchtkraft (Eddington-Limit), bei der da
Gleichgewicht zwischen Strahlungsdruck der nach auf3en dringenden Strahlung u
Druck des einstromenden Gases nicht mehr gegeben ist. Das Eddington-Limit gilt f
sphéarisch symmetrische Akkretion und ist definiert als die Leuchtkraft, bei der de
Strahlungsdruck auf das ionisierte Wasserstoffplasma gleich der Kraft der Gravitatic
ist, die durch den Stern ausgeubt wird:

ATCMATHE 1 3108 M

or M- erg/s (1.9)

Ledd=

Das Eddington-Limit begrenzt auch die Massenakkretiondfiate da bei Umwand-
lung der akkretierten Materie in Strahlung die Leuchtkraft mit der Gravitationsenergi
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e
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Abbildung 1.5: Aquipotentialflachen des Roche-Potentials fiir ein Doppelsternsystem mit ei-
nem Massenverhéaltnis vap= M1 /M, = 0.2, ausFrank et al(1985.

verknupft ist Frank et al. 1985:

_ GMyMacc

L
X Ry

(1.10)

1.5.1 Roche lobe overflow

Waéhrend der Entwicklung eines Doppelsternsystems kann es dazu kommen, dass ein
Mitglied so stark expandiert, dass es sein Roche-Volumen ausfillt (ABh.Dann

kann Masse vom Begleiter am Verbindungspubkt(innerer Lagrange-Punkt) auf

das kompakte Objekt tberstrdmen. Diesen Vorgang kann man sich visualisieren, in-
dem man die Bewegung eines Testpartikals— O im Gravitationspotential zweier
PunktmasseM1, M, mit festem Abstandi, = a = const betrachtet. Vernachlassigt

man dann noch die Corioliskrafte, kann man die Bewegung des Testpartikels durch
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Abbildung 1.6: Modell der Bondi-Hoyle-Akkretion auf ein kompaktes Obj&ktip, 1992

folgende Potentialdarstellung beschreiben:

M1 Mo ) 1 5
V=-G[—t+— ) -Z(Qxr 111
(|?—r1| [F— 1) 2( ) ( )

Dies ist das sogennannte Roche-Potential, wopandr, die Ortsvektoren der bei-
den Sternmittelpunkte und den Winkelgeschwindigkeitsvektor des Doppelsternsy-
stems bezeichnen.

1.5.2 Windakkretion

Die Windakkretion ist eine weitere Moglichkeit flr Sterne, in einem Doppelsternsys
tem Masse zu akkretieren. Dieser Prozess ist inshesondere wichtig bei massereic
XRBs, in welchen ein Neutronenstern oder ein Schwarzes Loch Masse aus dem Wi
des OB-Uberriesen oder eines Be-Stern-Begleiters anAeapp@aport & Joss 983
Heinrichs 1983. In dem vonHoyle & Lyttleton (1939 vorgestellten Szenario wird
angenommen, dass die Teilchen freien Kepler-Bahnen folgen, die weit von dem a
kretierenden Objekt entfernt sind. Die beiden Strome treffen sich auf einer gedacht
horizontalen Linie hinter dem Objekt (Abb.6). Der inelastische StoR3 fuhrt dazu,
dass die transversal zu den Akkretionslinien liegende Geschwindigkeitskompone
te vollig verschwindet und nur noch die Parallele ubrig bleibt. Dieses fuhrt uns z
einem maximalen AbstandsparameRy; innerhalb dessen das Material akkretiert
wird. Aufgrund von energetischen Uberlegungen kann ein Ausdruck fir den Akkre
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tionsradius abgeleitet werden:
2GM

wobei M die Masse des kompakten Objekts widlie Geschwindigkeit in grof3er
Entfernung ist. Das bedeutet, dass die gesamte Materie, die in einen Zylinder stromt,
mit einem Radius, der gleich dem Akkretionsradrsist, akkretiert werden sollte.
Daraus folgt eine Akkretionsrate von:

47(GM)2pq
V3
wobeip., die Dichte des Gases in grof3er Entfernund8sindi & Hoyle (1944 veran-
derten die singuléare Akkretionslinie des Hoyle-Lyttleton-Modells durch einen mehr
physikalischen, da endlichen Akkretions-Kegel. Sie fanden fur einen geschwindig-
keitsdominierten Fluss eine Akkretionsrate von
Ao (GM)2pe
V3
wobei 1/2 < o0 < 1 ein von der Theorie nicht bestimmter Parameter ist, der von den
Randbedingungen abh&nBondi (1952 betrachtete den Fall der spharischen Akkre-
tion von einem anfénglich statischen Medium und kam auf eine Akkretionsrate von

Mgy = TRZ PV = (1.13)

Mgh = (1.14)

47\ (7) (GM)?poo
c3

wobeiC,, die Schallgeschwindigkeit im Unendlichen darstellt ux(g) der Isotro-

penkoeffizientist, der sich im Bereich von 0.25 — 1.12 bewegt. Bondi schlug ebenfalls

eine Interpolation zwischen den beiden Formeln vor, welche wie folgt geschrieben
werden kann:

Mg = 4TAREPewCo = (1.15)

4n(GM)%pe  p®

V3 (1+#2)3/2
wobeiu die Mach-Zahl im Unendlichen ist. Als klar wurde, dass das Problem der Ak-
kretion aus einem unendlichen Medium sehr wichtig fir die Akkretion kompakter Ob-
jekte aus dem stellaren Wind ist, wuchs das Interesse an dem Bondi-Hoyle-Akkretion
wieder. Die zweidimensionalen flissigkeitsdynamischen BerechnungeBShioma
et al.(1989 ergaben fiir die Akkretionsrate eine sehr gute Ubereinstimmung mit der
von Bondi-Hoyle erstellten Theorie.

Mg = (1.16)

1.6 Scheibenakkretion

In einem System, bei dem eine der beiden Komponenten den Roche-Radius
reicht hat, setzt Massenubertrag in deoche lobeles Begleiters Uber den inneren
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Lagrange-Punkt; ein. Die akkretierende Materie bildet eine Scheibe, wenn der
DrehimpulsJ zu grof3 ist, um das akkretierende Objekt (Makhg direkt zu tref-
fen. Dies verlangt typischerweise, dass der Zirkulationsradius

J2

R = G (1.17)
groRer ist als der Durchmesser des akkretierenden Objekts. In Rontgendoppelster
ist das akkretierende Objekt ein Neutronenstern oder ein Schwarzes Loch. Die Bed
gung trifft immer zu, wenn die Akkretion Gbé&toche lobe overflowtattfindet. Die
Entstehung ist weniger klar, wenn die Akkretion durch Wind erzeugt wird, skihr
viel kleiner ist als im Falle deRoche lobe overflovBetrachtliche Fortschritte im Ver-
standnis der Scheibenakkretion bei relativistischen Sternen wurderywden-Bell
(1969, Shakura(1972, Pringle & Reeq1972 und Shakura & Sunyaey1973 ge-
macht. Die Hauptschwierigkeit bei der Erstellung eines Modells fiir die Scheibenal
kretion liegt darin, dass wir wenig Uber Turbulenzen in Scheiben wissen und dah
die Koeffizienten der dynamischen Viskositét nicht kennen. Dies anderte sich mit d
Veroffentlichung von Shakuras Arbeit 1972, in welcher der einzige unbekannte Fal
tor der Viskositat der dimensionslose Parametdst. Die endglltige Form dieses
a-Modellswurde von Shakura und Syunyaev (1973) aufgestellt.

1.6.1 Die Naherung fur dinne Akkretionsscheiben

Die Theorie fur diinne Akkretionsscheiben brachte den grof3ten Fortschritt durch d
Annahme, dass die Kiihlung immer im Stande ist, die lokale Keplergeschwindigke
vk = (GMy/R)Y/2 bei Uberschallgeschwindigkeit zu halten. Durch die Kihlung ist
eine adiabatische Zustandsanderung gewahrleistet. Deshalb wiederum ist die Sch
geschwindigkeit

c~/T,T: Absolute Temperatur (1.18)

Diese Annahme nennt man dleén disc approximation
Die Scheibe liegt im Wesentlichen in der Orbitalebene. Sie besitzt nur eine klein
Ausdehnung senkrecht dazu.

H~ SR<«R (1.19)
VK

wobeics die lokale Schallgeschwindigkeit ist. Mit der Naherung fiir die diinne Schei-
be kann man die radialen und vertikalen Strukturen entkoppeln und so die Schei
groftenteils durch die Oberflachendichtdeschreiben. Dies fuhrt auf eine nichtli-
neare Diffusionsgleichung der Form:

5 =RIR (R - [vZR } (1.20)
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Fir den stationaren Fall bedeutet das:

- (ng])l/z

wobeiM die Akkretionsrate ist. Die dimensionslose GréRe hangt von den Randbedin-
gungen am inneren ScheibenrdRglab. Fir eine Scheibe um einen nicht rotierenden
Stern bedeutet die$, = 1 undR;, = Radius des Sterns. Die Oberflachenabstrahlung
der Scheibe ist ebenfalls fest, unabhangig von der Viskositat in einem stationaren Fall.
Dies fiihrt auf eine lokale effektive Temperaturverteilung der Form

-\ 1/4 1214
([ 3GMiM Rin
Test = ( = > ll B ( R) ] . (1.22)
Die thin disc approximatiorregte die gebrauchlichste Parametrisierung der unbe-
kannten Scheibenviskositat an:

M

vi=—
3r

(1.21)

v =acsH (1.23)

1.7 Rontgenpulsare

Rontgenpulsare sind Neutronensterne in Doppelsternsystemen, die gepulste Rontgen-
strahlung aussenden. Das starke Dipolmagnetfalés Neutronensterns fuhrt zu ei-

ner nichtspharischen Akkretion, indem das Plasma zu den Magnetpolen gelenkt wird.
Somit sind auch die Emissionsregionétiof Spoty auf einen Teil Acap~ 1kn?,

Lamb et al.(1973) der Neutronensternoberflache beschrénkt. Nimmt die Dipolach-

se einen endlichen Winkel mit der Rotationsachse des Neutronensterns ein, so wird
die Rontgenemission in Abhangigkeit von der Blickrichtung periodisch moduliert
(‘Leuchtturmeffekt’, Abb.1.7). Die gemessene Pulsationsperiode ist demnach iden-
tisch mit der Rotationsperiode des Neutronensterns.

Der Geometrie und den physikalischen Bedingungen in der Akkretionssaule kommt
eine zentrale Bedeutung bei der Entstehung der energieabhangigen Pulsationen zu.
Deshalb wird umgekehrt die Pulsphasenspektroskopie (Kapitdhzu verwendet,

um Aufschluss Uber die Emissionsregionen auf der Neutronensternoberflache zu er-
halten. Es wurden verschiedene Versuche unternommen, aus der Geometrie und Struk-
tur der Akkretionssaule das beobachtete Spektrum sowie die Emissionsgeometrie der
Strahlung zu erklaren.

Ein im Wesentlichen noch heute giiltiger Ansatz wurde Basko & Sunyaey1976
aufgestellt. Darin ist die Annéherung an die Neutronensternoberflache im Bereich der
Akkretionssaule von der beobachteten Leuchtkraft abhangig. Fur geringe Akkretions-
raten fallt das Gas im freien Fall bis zur Oberflache und gibt seine kinetische Energie
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Abbildung 1.7: Schematische Darstellung der Entstehung des Leuchtturmeffekts

durch Wechselwirkung mit der Atmosphére des Neutronensterns ab. Oberhalb eir
kritischen Leuchtkraft von ungefahr~ 10%erg/s bildet sich ein Schock aus, des-
sen Hohe tber der Polkappe mit der Akkretionsrate steigt. Die kinetische Energie d
Gases wird an die Photonen ubertragen, so dass die akkretierende Materie allm
lich abgebremst wird und unterhalb der Schockfront langsam absinkt, wahrend d
Strahlung seitwarts austritt (Abb.8).

Es besteht allerdings Unklarheit dartiber, welche Geometrie der Akkretionsstrom
der Saule einnimmt. Wahrerighsko & Sunyaey1976 in ihrem Modell annehmen,
dass die Materie an den Wanden eines Zylinders entlang nach unten fallt, nehm
Burnard et al(1991]) an, dass der Akkretionsstrom gleichméaRig tber die Saule verteil
ist. Das Emissionsgebiet unterhalb des Schocks nimmt dann die Gestalt eines Hiig
an.

Je nach angenommener Emissionsrichtung der Strahlung unterscheidet man zwei
terschiedliche Emissionsmodelle. Wird die Strahlung hauptsachlich entlang der M
gnetfeldachse abgestrahlt, so spricht man pencil beamDieser kann dadurch zu-
standekommen, dass die Strahlung in Magnetfeldrichtung weniger gestreut wird &
in andere RichtungerHarding et al. 1984). Verlasst jedoch die Strahlung die Pol-
kappengegend seitwérts, so sprechen wir von eiiaenbeam




34 Kapitel 1: Roéntgendoppelsterne
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Abbildung 1.8: Emissionsgeometrikretschmay 1996

1.8 Pulsperioden

2002 sind 33persistert und 43transientRoéntgenpulsare bekanntgburn 2002.
Ihre Pulsperioden liegen zwischen 0.069s und 835s. Dabei gibt es kein Anzeichen,
dass sich die Pulsperioden bei einem bestimmten Wert hawfaiid et al, 1995.

1.8.1 Periodenveranderungen

Durch Langzeitbeobachtungen der Pulsperioden von Réntgenpulsaren konnte man
unterschiedliches Verhalten der Pulsperiode feststellen:

1. Die Pulsperiode zeigt einen linearen Abfall Gber der Z8jti(-Up mit zufal-
ligen Variationen um den Trend

2. Es st kein Langzeittrend zu erkennen, nur ein random walk um die Periode

3. Ein Anstieg der Pulsperiode im Verlaufe der Z&p{n-Down ist zu beobach-
ten

Das Drehmoment, das ein Neutronenstern aus dem auf ihn fallenden Akkretionsstrom
gewinnt, fuhrt zu einer Abnahme der Periodi(igle & Rees1972. Das Drehmo-

ment, das der Neutronenstern aufnehmen kann, hangt vom Magnetospharénradius
rm ab, bei dem der Akkretionsstrom auf die Magnetfeldlinien auftrifft.

2Als Magnetospharenradius wird der Abstand vom Stern definiert, bei dem der magnetische Druck
gleich dem ihm entgegenwirkenden Druck des Plasmas ist.
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Ein Gleichgewicht wird erreicht, wenn der Magnetospharen-Radius mit der innere
Kante der Akkretionsscheibe korotiert, d. h. wanpngleich dem Korotationsradius

rc ist. Elsner & Lamb(1976 unterteilen die Pulsare in zwei Typen: die langsamen
Rotatoren, bei denen, > rn, gilt, und die schnellen Rotatoren, bei dengn~ rp,

gilt. Die Grenzschicht zwischen der ungestérten Scheibe und der Magnetosphére
komplex. Es gibt hier ein Ubergangsgebiet, in dem sich das magnetische Feld in c
Scheibe ‘einfadelt’. Wenn der Neutronenstern den Korotationsradius erreicht, nimr
das Spin-Up-Drehmoment abBlsner & Lamb(1977) fuhrten einen dimensionslosen
fastness parametesin, welcher das Verhaltnis zwischen der Winkelgeschwindigkeit
des Neutronensterns und der Keplergeschwindigkeit am Magnetospharenradius w
dergibt. Wenn dieser Parameter nahe der Korotation ungefahr eins wird, dann begit
die Winkelgeschwindigkeit des Akkretionsstroms langsamer zu werden als die d
Magnetfeldlinien. Dies fuhrt dazu, dass ein negatives Drehmoment auf den Neutr
nenstern ausgeubt wird. Der Neutronenstern wird abgebremst, auch wenn die Akki
tion weitergeht.

In den Réntgendoppelsternsystemen mit geringerer Leuchtkraftof’ erg/s) ist
kein Trend in dem Verhalten der Pulsperiode zu beobachten. Sowohl in den win
als auch in den scheibenakkretierenden Systemen kénnen grof3e Fluktuationen in
Pulsperiode auftreten. Die Variationen kdnnen zeitweise nur bis zu ein paar Tag
betragen. Aus Beobachtungen von Vela X-1 schlie3t man, dass es sich bei dies
Fluktuationen um Inhomogenitaten im Akkretionsfluss handelt.

1.9 Pulsarspektren

Das Kontinuum-Spektrum von Rontgenpulsaren kann in den meisten Féllen durch e
flaches Potenzgesetz der Form

f(E) = N;E ¢ (1.24)

beschrieben werden. Dem Potenzgesetz wird fir Energierl&..20 keV ein Hoch-
energie-cutoff Uberlagert. Der cutoff beschreibt das beobachtete steile Abfallen d
Spektrums fir héhere Energien und wird Ublicherweise durch eine Funktion mit de
folgenden Gestalt dargestellt:

B 1 fur E < Ecut
— a
f(E) - NaE { e EE_fSZUt fur E Z ECU'[ (125)
Eine andere gebrauchliche Modellierung dieses Energiebereichs ist der Fermi-Dire

cutoff.

1
E—Ecut
e Bt 41

f(E) = NaE ¢ (1.26)
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Er hat sich bei der Modellierung des Spektrums von Vela X-1 bewaéhrt. Der Vorteil
des Fermi-Dirac-cutoffs ist das allmahliche Einsetzen des cutoffs. Dadurch entsteht
kein Knick im Spektrum wie bei Gleichuny25

Bei manchen Pulsaren wird fur £ 1keV einsoft excessd. h. ein Intensitatsiber-
schuss bei niedrigen Energien, beobachtet, der als thermische Emission von heil3em
Material in der Magnetosphére gedeutet witcCray, 1982).

Neben der Kontinuumsstrahlung ist eine Emissionslinie bei ca. 6.7 keV erkennbar, die
der Fluoreszenz von hochionisiertem Eisen zugeschrieben wird. Es handelt sich da-
bei um K-Schalen-Emission. Die Linien werden im Allgemeinen durch GaufR3kurven
beschrieben und zeigen typische Aquvivalentbreiten von 50 ... 500 eV.

Im Energiebereich oberhalb von 10 keV findet sich zwischen 11.8 keV (4U 0115+63)
und 55 keV bzw. 110 keV (A0535+26) bei ungeféahr einem dutzend Pulsaren eine Del-
le im Spektrum. Dies wird als Zyklotron-Resonanz-Phdnomen (engl. CRSF=Cyclo-
tron Resonance Scattering Feature) interpretiert. Auf die Entstehung der Linie und
die zugrundeliegenden physikalischen Prozesse wird ausfihrlich in Kégtege-
gangen.

Diese Linien im Rontgenspektrum werden durch Gauf3- oder Lorentzkurven beschrie-
ben. Je nach Vorzeichen liegt eine Absorptions- oder eine Emissionslinie vor. Die
Gaul3kurve sieht folgendermal3en aus:

L(E)=N- L e ERY (1.27)
V2no?

E), o undN sind Lage, Breite und Intensitat der Linie. Die Lage und die Breite wird
in keV gemessen, die Einheit der Normierudgst Photonencm2.s1

Als Erster schlugranaka(1986 die Beschreibung der Zyklotronabsorptionslinie mit
Hilfe einer Lorenzkurve vor.

(WlE)z (\NZE)Z
L(E)=exp| -D1-———/ | vexp| —D,- A (1.28)
(E—E)2+W?2 (E—2E)2+W2 '

E und Z, sind die Resonanzenergien in keV . Die optischen Ti&emund D, bei

den Resonanzenergien werden ebenfalls in keV angegeben, ebenso wie die Lorenz-
breitenW, undWs. In der hier gezeigten Gestalt ist bereits die zweite Harmonische
beriicksichtigt, d. h. bei Modellen, die nur die Grundresonanz enthalten, wird die Tie-
fe Do auf Null gesetzt.
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1.10 Das Magnetfeld des Neutronensterns

Die Annahme, dass beim Kollaps eines Sterns zum Neutronenstern der magnetis
Fluss aufgrund der Flusserhaltung konserviert wird (Abschnitt Sternentwicklung), is
eine weit verbreitete Vorstellung von der Entstehung des Magnetfeldes bei Neutr
nensternen. Die Erhaltung des magnetischen Flur%siw bei der Verkleinerung des
Radius um mehrere GréfRenordungen, wie er bei der Entstehung eines Neutron
sterns aus einem gewdhnlichen Stern stattfindet, eine enorme Verstarkung des |
gnetfeldes zur Folge.

Eine andere Rechnung legt die Vermutung nahe, dass das Magnetfeld nicht wahre
des Hauptreihenstadiums, sondern im anschlieRenden Kernkollaps durch einen Dy
moprozess erzeugt wiriR(lderman et a11989. Bei Temperaturen voll < 10°K

im Inneren des Neutronensterns bilden die vorhandenen Protonen mit den Neut
nen Cooper-Paare. Bei diesem Ansatz wird das Magnetfeld mit der Theorie aus c
Supraleitung beschrieben.

Um die Magnetfelder bei Neutronensternen zu messen, gibt es mehrere Moglichk
ten.

Sollte der Neutronenstern sich im Gleichgewicht befinden, d. h. Battattachary
(1995, dass seine Rotationsfrequenz gleich der Keplerfrequenz am Magnetosphére
radius ist By~ 0, siehe Abschnitl.8.1), so ist es moglich, tiber die Bestimmung
der Pulsfrequenz und der Leuchtkraft auf die Starke des Feldes zu schliel3en.

In den allermeisten Fallen befindet sich der Neutronenstern noch in seiner Spin-U
Phase Bous < 0). Zu diesem Zeitpunkt bestimmt man das Magnetfeld am bester
Uber das magnetische Momemf welches mit der Anderung der Rotationsperiode
verknupft ist Uber:

~Ppuis~ 1?7 Plys LY (1.29)

Die allerbeste Methode das Magnetfeld zu bestimmen, ist die Bestimmung der La
der Zyklotronabsorptionslinie im Rontgenspektrum. Hierbei handelt es sich um ein
direkte Methode das Magnetfeld zu messen (KagiteUnsicherheiten, wie z.B. die
Gro6Re der Proportionalitatskonstanten in Gleichliritp), entfallen. Auerdem erhéalt
man aus der Bestimmung der Linienlage die Gesamtstérke des Feldes direkt, wahre
man bei Gleichund..29 eine dipolférmige Verteilung des Magnetfeldes annehmen
muss.




KAPITEL 2

Das Rontgendoppelsternsystem Her X-1/HZ Her

.We have discovered an new pulsating X-ray source with a 1.24 sec pe-
riod in the constellation Hercules.”

Tananbaum et al. 1972

2.1 Die Systemeigenschaften

Wie in Kapitel 1 erwahnt, wurde der Rontgenpulsar Her X-1 1971 mit dem in Ke-
nia gestarteten Rontgensatelliten UHURU entdedkinbnbaum et gl1972. Bei

der Auswertung der Rontgenpulse wurde eine signifikante Variation der Pulsperiode
mit der Orbitalphase festgestellt. Diese tber den Dopplereffekt hervorgerufene Va-
riation ermdglichte die dynamische Bestimmung der Orbitalparanigigr, Porb?,
axsini®, %, ;> (Deeter et a.1981) und siehe auch Tabel 1. Demzufolge be-

wegt sich Her X-1 auf einer kreisférmigen Bahn mit einem projizierten Radius von
ay sini=13.1831 Lichtsekunden. Schon bei den ersten Beobachtungen wurde ein Ab-
fall der Rontgenlichtkurve in periodischen Abstanden xof.7 Tagen gefunden. Es
stellte sich heraus, dass, bedingt durch die hohe Inklination, unter der wir das System
sehen, der optische Begleiter den Neutronenstern pro Umlauf einmal bedeckt. Auf-
grund dieser Beobachtung konnte schon bald die Existenz eines Begleiters (HZ Her)
festgestellt werdenBahcall & Bahcal] 1972 Liller, 1973. Her X-1/HZ Her gehort

zu den wenigen Ausnahmen unter den LMXBs, die gleichzeitig Rdntgenpulsare sind.
Deshalb kdnnen wir einen Rontgenfluss messen, der etwa mit einer Pulsperiode von
P, ~ 1°.24 moduliert ist. Die vom Neutronenstern emittierte Rontgenstrahlung tiber-
streicht bei jeder Umdrehung die Oberflache des optischen Begleiters (HZ Her) und

1Orbitalperiode

2Anderung der Orbitalperiode

3pProjektion des Bahndurchmessers auf die Sichtlinie
4Exzentrizitat

5Bahnepoche

38



Kapitel 2.1: Die Systemeigenschaften 39

Abbildung 2.1: Schematische Darstellung des Systems Her X-1/HZ Her. Der Betrachter sche
mit einem Winkel von 83 auf das System (Nightfall).

fuhrt zu einer Aufheizung der dem Neutronenstern zugewandten Seite von HZ He
Die Intensitat der Rontgenpulse variiert iber einen Zeitraum von etwa 35 Tagen, w
bei schon bei den ersten UHURU-Beobachtungen festgestellt wurde, dass die R6
genquelle etwa 11 Tage einen hohen Réntgenfluss (Main-On) zeigte, gefolgt da
von etwa 24 Tagen mit geringem Fluss (Low-State). Nachfolgende Beobachtungt
(Jones & Formanl1976 zeigten jedoch, dass die 24 Tage, in denen die Quelle nul
geringen Fluss aufweist, nochmals wéahrend einer Dauer von etwa finf Tagen ein
etwas hoéheren Fluss zeigt (Short-On), der jedoch deutlich niedriger ist als der i
Main-On gemessene. Der Begleiter HZ Her filllt seifkoathe lobeaus, so dass Ma-
terie Uber den inneren Lagrange-Punkt auf den Neutronenstern iberstromen ka
Durch den Materietberstrom bildet sich eine Akkretionsscheibe um den kompakte
Stern aus. Der Ubertrag von Materie auf den Neutronenstern fiihrt zu einer Rontge
leuchtkraft vonLy = 3- 103" erg/s Forman et al.1972 Bahcall & Bahcal) 1972).

Der Materieliberstrom ist auch dafur verantwortlich, dass ein Drehmoment auf de
Neutronenstern ausgetibt wird, welches zu einem mittleren sékularen Spin-Up v
—3uslyr fuhrt (Abb.3.2).

Schwierigkeiten bei der Interpretation der Entwicklungsgeschichte des Doppelster
systems Her X-1/HZ Her bietet u.a. seine ungewdhnlich hohe galaktische Brei
(I =58, b= 37.5°). Rontgendoppelsterne mit &hnlichen Systemeigenschaften liege
meist nahe der galaktischen Ebene, Her X-1/HZ Her aber bei einer Breite vsh 37
Diese ungewohnliche Position erklar8antantyo et al(1986 mit einer asymmetri-
schen Supernova-Explosion, die dem System Her X-1 die notwendige Geschwindi
keit zum Verlassen der galaktischen Ebene gegeben haben soll.
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Abbildung 2.2: Verlauf der Rontgenlichtkurve Uber den Main-On. Es sind deutlich die Be-
deckungen durch den optischen Begleiter im Abstand Yon 4u sehen, die den Hinweis auf
den Doppelsterncharakter von Her X-1 gab&mgconi et al.1973.

2.2 Die Rontgenlichtkurve

2.2.1 18.24-Periode

Die auffalligste Periode im Rontgenbereich ist sicherlich di24-Periode. Mit dieser
Pulsperiode ist Her X-1 einer der schnelleren Réntgenpulsare. Der Rontgenbeam, der
vom Beobachter als Pulsation wahrgenommen wird, entsteht durch die Materie, die
entlang der Feldlinien auf die Pole des Neutronensterns gelenkt wird. Da die Rotati-
onsachse von Her X-1 und die Magnetfeldachse nicht zusammenfallen, sondern einen
endlichen Winkek bilden, tiberstreicht der Rontgenbeam den Beobachter einmal pro
Umdrehung des Neutronensterns. Fir den Beobachter erscheinen diese Lichtpulse
wie das Leuchtfeuer eines Leuchtturms. Deshalb spricht man auch vom ‘Leuchttur-
meffekt’.

Seit 1971 wurde mit einer Vielzahl von Instrumenten die Pulsperiode immer wie-
der bestimmt. Dabei wurde festgestellt, wie eingangs erwahnt, dass die Pulsperiode
einer jahrlichen Abnahme voﬁ) = —3uslyr (Kunz, 1996 unterliegt. Diese Peri-
odenabnahme (Spin-Up) wurde in der Zeit von 1971 bis 2002 von mehreren Phasen
unterbrochen, in denen die Periodendauer wieder langer wird (Spin-Down)3&bb.

auf Seite 45). Wie weit der Spin-Up sich fur ein bestimmtes System fortsetzen kann,
hangt von verschiedenen Faktoren ab: dem Magnetfeld des Neutronensterns, der Ak-
kretionsrate und der Dauer der Akkretion. Die Form des Pulsprofils variiert in Abhan-
gigkeit des Energiebereichs, den man betrachtet. Im hochenergetischen Bereich hat
es zwei Maxima unterschiedlicher Héhe, die als Haupt- und Nebenpuls bezeichnet
werden. Bei Energien unterhalb von 0.8 keV andert sich die Gestalt des Pulsprofils.
Der Doppelpuls verschwindet und an seine Stelle tritt eine sinusférmige Intensitats-
variation. Zudem findet eine Phasenverschiebung statt, so dass sich an der Stelle des
Hochenergie-Hauptpulses jetzt ein Minimum befindstdter et al.1999.
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Abbildung 2.3: Variation der Réntgenintensitét im Verlauf vod 3Bas Profil wurde aus ASM-
Daten erstellt.

2.2.2 19.7-Periode

Der Nachweis einer Intensitéatsvariation im Roéntgenlicht mit einer Periode vor
19.70017 Giacconi et al. 1973 erfolgte kurz nach der Entdeckung von Her X-1.
Diese Beobachtung wies auf den Doppelsterncharakter des Systems hin, (vgl. Al
2.2) Giacconi et al(1973. Aufgrund der hohen Inklination von ca. 88viddle-
ditch & Nelson 1976 Denner| 1991) wird Her X-1 einmal pro Umlauf durch seinen
Begleiter verdeckt. Die Bedeckungsdauer erstreckt sich im Mittel Gber 5.5 Stunde
entsprechend einem eclipse half angle= 24.5(2)° (Nagase 1989. Aus der be-
kannten Inklination der Bahnebene und der groRen Halbachse ergibt sich der mittle
Radius des optischen BegleitersRyp = 4- Re.

Wahrend der Bedeckung der Rontgenquelle durch den Begleiter sinkt die Intensit
im harten Rontgenberei¢h> 20 keV auf unter 1% at5oong 1988, wobei im Ener-
giebereichE ~ 0.1...1.0keV ein signifikanter Restfluss von 0.3% gemessen wird
(Denner] 1991). Choi et al.(1994) fuhren dies auf eine Streuung der primaren Ront-
genstrahlung an der Akkretionsscheibenkorona und auf einen ionisierten Wind in d
Umgebung des Rontgendoppelsternsystems zurtick. Die Asymmetrie der Rontge
lichtkurve wird durch die Absorption der Strahlung im Akkretionsstroms erklart.
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2.2.3 359-Periode

Die Interpretation der 35Periode war lange Zeit umstritten. Nach ersten Modellen,
die auf freier Prazession des Neutronenstefngmper et al.1986 oder Oszillatio-

nen des optischen Begleitel&/@lff & Kondo, 1978 basierten, hat sich heute die Vor-
stellung durchgesetzt, dass die Ursache fiir dfeP&riode in einer prazedierenden
Akkretionsscheibe zu suchen ist. Diese muss jedoch von der Struktur der klassischen
a-Scheibe abweichen, damit durch sie sowohl die Form der optischen Lichtkurve
als auch die der Rontgenlichtkurve beschrieben werden kann. Es wird vermutet, dass
die Scheibe gegen die Bahnebene geneigt ist urd 389 gegensinnig zur Bahnbe-
wegung préazediert. Zusétzlich ist sie noch verbogen, um das Zustandekommen der
wechselnden High-Low-States zu erklaren. Die favorisierten Modelle, die diese Ei-
genschaften und die dazu bendétigte Scheibenform hinreichend erklaren kénnen, sind
von Schandl & Meyer(1994), Pringle (1996 und Shakura et al(1999 entwickelt
worden.

Der Beginn des 35Zyklus wird durch den rapiden Anstieg des Réntgenflusses de-
finiert. Dieses Ansteigen des Flusses wird auchTals-Onbezeichnet. Dies ist der
Zeitpunkt, an dem der aul3ere Rand der Akkretionsscheibe den Blick auf die zentrale
Roéntgenquelle freigibt. Wahrend des Turn-Ons steigt die Zahlrate innerhalb von zwei
Tagen deutlich an. Danach folgt déiain-On Dieser dauert etwa 11 Tage, am Ende
des Main-On fallt die Z&hlrate deutlich ab. Es folgt ein Low-State, der nochmals vom
sogenannte8hort-Onunterbrochen wird. Wahrend dieser Phase erreicht die Zahlrate
nochmal etwa 20% der Z&hlrate des Main-Ons. Die Dauer des Short-On betragt etwa
funf Tage. Danach folgt bis zum erneuten Turn-On ein Low-State mit einer Dauer von
etwa sieben Tagen (AbR.3).

Dieses Verhalten wurde vdpettersor(1977) mit dem Modell einer gekippten, ver-
wundenen, prézedierenden, optisch dicken Akkretionsscheibe erklart. Ir2 Aot

das Profil der Akkretionsscheibe abgebildet, wie es sich fuir einen Betrachter auf dem
Neutronenstern darstellen wirde. Die gestrichelte Linie zeigt die Position der Erde
im Bezug auf die Orbitalebene des Systems im Verlauf désZ$&lus. Die Hohe

der Erde Uber der Orbitalebene wurde dabei so gewahlt, Rletterson(1977) die

beste Anpassung der Beobachtungen an sein Modell erhielt. Die Linie mit den klei-
nen senkrechten Strichen, stellt den duReren Rand der Scheibe dar. Dabei sollen die
Striche andeuten, dass bereits Absorption auftreten kann, wenn die Verbindungslinie
Neutronenstern—Erde in die Nahe dieser Region kommt. Bei Betrachtung von Abbil-
dung2.4kann man folgende Punkte erkennen:

1. DerX-ray Turn-On(Buchstabe A) erfolgt, nachdem der &ul3ere Rand der Schei-
be den Blick freigibt.

2. Der X-ray Turn-Off (Buchstabe B) tritt ein, wenn der innere Rand der Scheibe
die Sichtlinie durchkreuzt.
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Abbildung 2.4: Panoramaansicht der Akkretionsscheibe fiir einen Beobachter, der auf de
Neutronenstern steht und Richtung Erde schaut. Die gestrichelte Linie stellt dabei die Positit
der Erde im Verlauf des 35Zyklus dar. Die Einheiten der Y-Achse sind beliebig. Die Hohe
des Winkels, die sich die Erde uiber der Orbitalebene befindet, entsp2&fi0wobei 3y die
Inklination des &uf3ersten Rings beliebig gewéahlt werden kann. Durch die Grafik lasst sich d
Entstehung des 352yklus erklaren. Nahere Erlauterungen siehe TBetterson1977.

3. Der On-Stateist entschieden kirzer als dexf-State obwohl das Modell die
Dauer der einzelnen Abschnitte nicht vollig korrekt wiedergibt. Dies kdnnte
jedoch durch die veranderte Wahl einzelner Parameter verbessert werden.

4. Der Short-On(Buchstabe C — D) ist eine kurze Phase innerhalbQféStates
Die Intensitét ist geringer als idn-State

Die 35-Phase weist keine strenge Periodizitat auf. Vielmehr kann der Abstand zw
schen zwei aufeinander folgenden Turn-On-Epochen um ca. einen Tag von der mittl
ren 3%-Periode abweichen. Der Turn-@h= 0 der 3%-Phase wird vorzugsweise bei
den Orbitalphase® = 0.2 und® = 0.7 beobachtet (Ablb.6) und legt eine Kopp-
lung zwischen Orbitalphase und Turn-On nahevfne & Jernigan1982 Staubert

et al, 1983. Levine & Jernigan(1982 kdnnen die beobachtete Haufung der Turn-
Ons bei den Orbitalphasen 0.2 und 0.7 durch die Annahme einer wackelnden Sche
erklaren. Bei diesem Modell ist es nicht erforderlich, zirkulierende Strukturen in de
Scheibe einzufiihren, wie di€xosa & Boynton(1980) taten, um die Phasenabhan-
gigkeit der Turn-Ons zu erkléren.
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Bei dem vonStaubert et al(1983 beschriebenen phanomenologischen Modell stand
das Interesse im Vordergrund eine Formel zu erhalten, mit der der nachste Turn-On
vorhergesagt werden kann, um so die Beobachtungen zeitlich richtig legen zu kénnen.
Dies wird mittels eines Random-Walk-Prozesses, bei dem die Periodendauef-der 35
Phase mit einer mittleren Lange v&=20.5P,, angenommen wird, erreicht. Auf
dieses Modells wird in Kapiteéd noch nédher eingegangen werden.

2.2.4 Dips

Neben den schon beschriebenen periodischen Variationen wurden in der Réntgen-
lichtkurve plotzliche Einbriiche in der Rontgenhelligkeit beobachtet, die als Absorpt-
ionsDipsbezeichnet werden. Diese Dips dauern etwa sieben StuGdaccOni et al.

1973 Voges et al.1985 Vrtilek & Halpern, 1994). Bei Dips handelt es sich um In-
tensitatseinbrtche in der Lichtkurve, die ihre Ursache in der Absorption durch kalte
Materie haben. Es gibt dabei zwei unterschiedliche Arten von Dips.

Wie in Abbildung2.2 zu sehen ist, finden die einen Dips kurz vor einer Eklipse statt
(pre-eclipse dipsStelzer et al(1999). Diese Dips folgen in einem Abstand von

Aty = 1.62 aufeinander. In guter Naherung ist

1_1 1
Atd Porb P35

Im Modell der prézedierenden Akkretionsscheibe entspricht das Intéxgadiner
definierten Winkelkonfiguration von Neutronenstern, Begleiter und einem Punkt auf
der Akkretionsscheibederend & Boynton1976. Neben derPre-Eclipse Dipgyibt

es noch in unregelmafigen Abstanden bei ebva 0.3-0.6 auftretendénomalous
Dips.

2.1)

2.2.5 Der Anomalous Low State

Seit seiner Entdeckung wurden bei Her X-1 drei sogenaAntemalous Low States
(ALS) beobachtet. Als ALS wurde vovirtilek & Cheng (1996 ein unerwarteter und
erheblicher Abfall im Rontgenfluss definiert, der mehr als zwéiBgklen anhalt

und keine wesentliche Anderung in der absorbierenden Saulendichte, wenig oder kei-
ne Anderung im UV sowie im optischen Fluss und eine steigende Pulsperiode zeigt.
Dies geschah im Juni 198B#érmar et a).1985, im August 1993Y/rtilek et al, 1994

Vrtilek & Cheng 1996 und im April 1999 Parmar et a).1999 Coburn et al.2000.

Der ALS von 1999 dauerte 1.5 Jahre, bis zum Oktober 2000. Damit war er der langste,
der jemals beobachtet wurde. Der ALS von 1999 wurde entdeckt, weil der Turn-On
der Quelle zum vorausberechneten Zeitpunkt ausblieb. Ahnlich dem ALS von 1993,
bei dem jedoch wahrend des Main-On der Rontgenfluss der Quelle plétzlich abnahm.
Optische Beobachtungen, die wéhrend des ALS von 1983 gemacht wibélgado
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Abbildung 2.5: Das phasengemittelte Photonenspektrum im Main-On. Dargestellt ist ein Ene
giebereich von 4 — 100 keV . Der thermische soft excess setzt unterhalb des dargestellten |
reichs ein und wird von den RXTE-Instrumenten nicht erfasst.

et al, 1983 Mironov et al, tron) zeigten, dass HZ Her immer noch von Rontgen-
strahlen geheizt wurde. Dies impliziert, dass die Akkretion auf den Neutronenstel
immer noch stattfand. UBV Photometrie von HZ Her beim ALS 1999 zeigten eine
Lichtkurve, die @hnlich der von 1983 waryutyi & Goranskii, 2000. Die spektra-

len Untersuchungen va@oburn et al(2000 zeigten, dass die vovirtilek & Cheng
(1996 gemachte Definition des ALS unter Betrachtung der letzten Daten modifiziet
werden muss. So fanden sie in den Daten ein Spektrum, das dieselbe Form wie
Main-On zeigte, jedoch entgegen der Vorstellung Votilek & Cheng (1996 durch
starke Absorption und Streuung verandert wurde.

Es wurde gezeigt, dass etwa 70 % der beobachteten Emission durch einen kalten /
sorber Ny = 5.0- 10°3cm2) durchtreten. An das Spektrum konnte ein Fit mit einer
partiellen Absorption angepasst werden, der dieselben Ergebnisse lieferte wie be
normalen Low-State. Die Beobachtungen des ALS kdnnten als Abnahme in der |
klination der Akkretionsscheibe interpretiert werden. Dabei wird die zentrale Quell
den gesamten 3&2yklus verdeckt.
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2.3 Das Rontgenspektrum

2.3.1 Phasengemitteltes Rontgenspektrum

Das Roéntgenspektrum von Her X-1 entspricht in den Grundziigen einem typischen
Pulsarspektrum (Abl2.5). Im niederenergetischen Bereich wird neben einem Po-
tenzgesetz mitt ~ 0.9 (McCray, 1982 eine Schwarzkdrperkomponente vioh =
0.12(1) keV entsprechend einer Temperatur vdhKLBeobachtetVrtilek & Halpern,

19949). Bei einer Energi€e > 20 keV st das Kontinuum durch einen steileren Ver-
lauf gekennzeichnet, der in der Literatur mit Exponential-Funktionen verschiedenster
Gestalt angepasst wurde. Die haufigste verwendete Anpassung RigtieEnergy
Cutoff (Gleichung1.25. Dabei ergeben sich die Parameter Ey;=21.5keV und
Efolqg=12.0keV .

Bei einer Energie von 6.3 keV wurde v&navdo et al(1977 eine Emissionslinie ent-
deckt, die als Eisen-Fluoreszenz in optisch dickem, kiihlem Material in der Gegend
der Alfvénflache interpretiert wurde. Die Intensitat dieser Linie betragt im Main-On
etwalg = 7(1) - 10~ 3Photonencm—2 - s, damit trégt sie 10% der Leuchtkraft im
weichen Rdntgenbereich bédghabka 1987). Durch den lonisationszustand des Ei-
sens (F&' — Fe?®) kann die Temperatur des heiRen Plasmas, das durch die primare
Réntgenstrahlung aufgeheizt wird, zuI2- 10° K abgeschatzt werden.

Im Hochenergiespektrum wurde 1976 bei einem Ballonexperiment eine Zyklotron-
linie entdeckt Triumper et al.1978. Sie stellt die erste Entdeckung dieser Art dar.
Die Linienstruktur wurde zunéchst als Emission beb8 keV gedeutet und durch
eine Gaul3kurve beschrieben. In den darauffolgenden Untersuchungen zeigte sich je-
doch, dass es sich hierbei um ein Absorptionsphanomen bei einer Energie von
35 keV handelt oges et al. 1982 Soong et al.1990. Diese Vermutung konnte

von Kunz (1996 bestatigt werden. Zur Anpassung der Absorptionslinie wurde in der
Vergangenheit meist das Modell vdianaka(1986§ oder ein Gaul3profil verwendet
(Gleichungl1.28und 1.27). Eine ausfuhrlichere Darstellung der Zyklotronlinie wird

in Kapitel 4 vorgenommen.

2.4 Optische Beobachtungen

Bereits kurz nach der Entdeckung von Her X-1 wurde unabhéngig voneinander durch
Bahcall & Bahcall(1972 sowieForman et al(1972 aufgrund des Lichtwechsels mit

der Orbitalperiode von97 HZ Her als optischer Begleiter identifiziert.

Es stellte sich heraus, dass HZ Her bereits 1936 von Hoffmeister, dem Griinder der
Sternwarte Sonneberg, erstmals beobachtet und als irregulérer Variabler klassifiziert
wurde. Seine Helligkeit variiert zwischen™® und 14".5, seine Spektralklasse zwi-
schen FO und B8Hoffmeister 1936. Die dem Neutronenstern abgewandte Seite
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Abbildung 2.6: Faltung der optischen Lichtkurven von HZ Her im B-Band. Die Daten sind hier
modulo der §.7-Periode dargestellt. Es wurden 1.5 Orbits geplottet, damit das Verhalten be
der Eklipse besser ersichtlich ist. Nahere Informationen Uber den Datensatz siehe Kapitel

des Begleiters weist nach Beobachtungen@cempton(1974) undHowarth & Wil-

son (1983 eine Oberflaichentemperatur von 8100 K auf. Da eine Eigenrotation nict
sphérisch symmetrischer Begleiter durch Gezeitenreibung abgebremst wird, kann
ne Korotation mit der Orbitalbewegung angenommen werlfeddleditch & Nelson
1976.

Davidsen et al(1972 konnte als Erster Pulse im optischen Spektralband von HZ Hel
feststellen und so die Zusammengehdrigkeit von HZ Her und Her X-1 zweifelsfre
nachweisen. Der gepulste Anteil im Optischen liegt unterhalb von 0.1%. Die Pulsat
on in atomaren Linien wie Hell und NI, die vor allem durch dielektrische Rekombi-
nation entsteht, weist auf die Reprozessierung des priméaren Rontgenpulses in ein
heiRen Plasma hirMiddleditch & Nelson 1976. Daraus bestimmten sie die Masse
des Neutronensterns, da die reprozessierten Pulse in der Akkretionsscheibe und
Photosphére des Begleiters aufgrund der Orbitalbewegunigg#t20 km/s laufzeit-
moduliert werden. Die Masse des Neutronensterns ergibt sidflyzs 1.5(3) M

und die des optischen Begleiters unter der Verwendung der Massenfugktiof.6
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ZU Mopt = 2.3(2) M. Aus diesem Wert konnte die Klassifizierung von Her X-1 als
Low Mass X-Ray Binargrfolgen.

2.4.1 Charakteristika der optischen Lichtkurve

Beobachtet man die optische Lichtkurve von HZ Her Uber einen langeren Zeitraum,
so fallt zunachst einmal auf, dass die Form des Profils in einer sehr systematischen
Art und Weise im Verlauf des 352yklus variiert. Die auffalligste Veranderung tritt

bei Orbitalphase 0.5 in Erscheinung. Sie manifestiert sich hier durch ein Auftreten
und Verschwinden eines zweiten Minimums in der Lichtkurve. In AbBsind ein-

zelne Punkte der Beobachtung Uibereinandergeplottet. Man sieht, dass bei Phase 0.5
eine starke Streuung der einzelnen Beobachtungspunkte auftritt, wobei hingegen bei
der Phase 0.0 die Punkte sehr eng beieinander liegen. Des Weiteren ist die schmale
Eklipse auffallig. Vergleicht man die Breite der optischen Eklipse mit der im Rént-
genlicht, so stellt man fest, dass die im Optischen beobachtete schmaleeaséer

et al, 1976. Das Problem der schmalen Eklipse wurde ¥dppenhahn & Thomas

(1979 durch Energietransport von der beleuchteten zu der unbeleuchteten Seite er-
klart. Sie widerlegen eine Aussage v@vilson (1973, der behauptet, dass es bei
einem Energietransport von der beleuchteten zur unbeleuchteten Seite des Sterns zu
einer Abkiihlung kommen wiirde, so dass der dort ankommende Strom die gleiche
Temperatur hatte wie die unbeleuchtete Seite selbst. Des Weiteren wurden noch fol-
gende Punkte an der optischen Lichtkurve beobachtet:

e eine groRe Variation der Helligkeit und der Farbe im Verlauf de7-Phase

e eine geringe Veranderung des Flusses bei einer Mittelung tibef @idhase

Die Veranderung der Form der Lichtkurve im Verlauf def-#hase wurde von un-
zéhligen Autoren untersucht. Ein sehr vielversprechendes Modell des Systems haben
Gerend & Boyntor{1976 vorgeschlagen. Sie beschreiben die Variation der optischen
Lichtkurve durch ein geometrisches Modell, bei dem die prazedierende Akkretions-
scheibe drei Funktionen erfullt:

1. eine Quelle optischer Strahlung
2. ein abschattender Korper fur die Rontgenstrahlung
3. ein abschattender Korper fur die reemittierte optische Strahlung.

Ein etwas verfeinertes Modell fir die Berechnung von Lichtkurven wird im 6. Kapitel
dieser Arbeit vorgestellt.



49

Kapitel 2.4: Optische Beobachtungen

€0 p SN wnz T7uoA pueisqy

e-peo | MOy SN Sap snipey-aysoy Yo

e-€Y0 o'y | sya8|6ag Sap snipey-aydoy ‘Jja

s ()22 e uyeg Jap asyoeqeH ago.b

€66T) e 19 Ximy1ay uea (T)90 b 1o /X|qIuleylanusssey

666T) e 10 XImxyiay uea (o 1oy siau9|fag sap snipey

666T) e 19 Ximy1ay uea “W (2)e2 1op siau8|bag sap asse

666T) e 18 MImyiay uea 9N (8)g'T XN SuJIBISUBUOIINBN Sap aSSe\

T86T)IR 10 Ja19aQ N (1)oTS8°0 | (W)} | siena|fag sep uonyunjuassep

86T)Ie 19 J819aQ (2)se °@ 1Yol uahiugy wi sbugjsbunxospag

T66T)Houuaq -(P)es BUUdlISsAsuiasjaddoq sap uoneulpiul

T86T)Ie 18 J8198Q Abmvvbﬁ ST > 3 Jeluazxsuyeqg

[86T)Ie 12 J13192Q s/wy (#)670°69T | IUIS*A | SN Sap uaxbIpuimyasabelqio

(C86T)IR 19 JB19BQ s (€)TEST'ET | Iluis*e SN S8p snipey Jauaizifoid

(C86T)R 19 431980 | JAIP 0T (L2)S22— aloy apouadenqgio Jap bunispuy

(C86T)E 10 491990 | P (¥T)02229T00L'T e ¢/*38q spouadiengio

(emwisbunxospag)

(s6T)R 19181980 | (FT)0866TS ¥08EY ¢/%) | uompeuiwiny uaIaqo Jap Pundyaz

€86T)UOS|IM % yuemoH 2d%(5)S6°S a Bunuiapug
ZuaJ9ey | 7 7 J910wesedwalsAs |

18H ZH/T-X JaH uon JaaweredwalsAs

‘T'gall’gel




Kapitel 2: Das Rontgendoppelsternsystem Her X-1/HZ Her

50

€86T)UOS|IM % YlIeMOH MOT-2T | PL SV Jap Jmeladwa] alsmiw
€86T)UOS|I\ 2 YyUeMOH o(T)8Z | o | gy Jap uoneulpuiuyeg “pIW
€86T)UOS|I\ 2 YLemoH .(2)6r | P |SV Jep [yumshunuyq Jsgrey
WO PT ST 09 SnipeJIsuoiie}oIoy

66T) uloH wo OT-T | MSP1 | "ssuonanpy Jap snipesusuu

666T)[e 18 buayd W2 10T -2 | ®7SPJ | 'ssuonanply Jop snipelusgny
D9, 0T "€ n JUSWON sayadsnaubew

©66T)ZUNy | ssneH 0T € g eIsp|ajuaydeIaqo
WK/“INg-0T-9T | W dlelsuonanpy

adx9=q Iny

f66T) 12 12 10D s/b18,,0T € *7 A GE-2 Ul yenpyonsjuabiuoy

Bunz1as104 J18H ZH/T-X 419H UOA Ja1aweredwalsAs :z°Z 9jjageL




Teil 1l

Datenanalyse

51






KAPITEL 3

Pulsprofil und Pulsperiodenentwicklung

Ein Phéanomen, das bisher nur bei Her X-1 beobachtet wurde, ist die sich wiederh
lende und systematische Entwicklung des Pulsprofils wahrend 8eRt85se Deeter

et al, 1998. Das Pulsprofil veréandert seine Form in Abhéngigkeit déeBbBase und
der Energie. Dies erlaubt Riickschliisse auf die Emissionscharakteristik, insbesond
deren Energie und Zeitabhangigkeit. Es ist auch bereits gelungen, das Pulsprofil
Uberlagerung der Emission der beiden Pole darzusteflem( & Kraus, 1999. Rele-
vant fir diese Untersuchungen sind hier die Anisotropie der Emissionscharakteristi
die Multipolaritét des Magnetfeldes und die allgemeinrelativistische Lichtablenkung

3.1 Das Main-On-Pulsprofil

Das Main-On-Pulsprofil hat im gesamten Energiebereich vonl®? keV eine cha-
rakteristische Gestalt (vgl. AbB.1). Der asymmetrische Hauptpuls weist einen Haupt-:
und einen Nebenpeak auf, deren Breite und relative Intensitét von der Energie abh:
gen. Die Sockelbreite des Hauptpulses nimmt mit zunehmender Energie6¥
auf~40 % der Pulsperiode aK(nz, 1996. Der gepulste Anteil (pulsed fraction, PF)
geht mit zunehmender Energie ver60 % auf 100 %. Durch die steilen Pulsflanken
wird die Annahme bestétigt, dass das Emissionsgebiet kleiner Ats< 0.11t-s ist,

d. h. die Kontinuumsemission bEi> 1keV ist nicht reprozessiert, sondern zeigt die
anisotrope Emissionscharakteristik dést Spotdirekt (Choi et al, 1994).

Im Main-On besitzt das Pulsprofil alle in AbB.1 dargestellten Eigenschaften. Bei
der folgenden Entwicklung im Verlauf der 8%hase verschwinden dann die Eigen-
schaften des Pulsprofils wieder. Das prominenteste Feature im Pulsprofil nahe d
maximalen Fluss ist eine breite (FWHM150°) und relativ weiche Komponente mit
zwei Peaks, die um 90n der Phase versetzt sin@inga-, HEAO 1- undUHURU-
Beobachtungen haben gezeigt, dass die typische Form des Pulsprofils und die glei
Amplitude bei fast jedem Turn-On wiederkehrt und von da an im Verlauf von 35 Ta:
gen immer dieselben systematischen Anderungen durchmacht. Es ist offensichtlic
dass diese Pulsprofilentwicklung streng mit det-Bhase verbunden ist.

53
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Abbildung 3.1: Form des Pulsprofils im Main-On und im Short-On. Die Pulse wurden aus
GingaBeobachtungen im Bereich von 9.4 keV —14 keV erzeDgteter et a].1998.

3.2 Pulsperiodenentwicklung

In Abb. 3.2 ist die Entwicklung der Pulsperiode fur Her X-1 innerhalb der letzten

30 Jahre dargestellt. Auf langen Zeitskalen ist ein Spin-Up (Abnahme der Pulspe-
riode) zu erkennen, der durch den Massenibertrag des optischen Begleiters auf den
Neutronenstern begrindet ifer{ngle & Rees 1972 Davidson & Ostriker 1973

Lamb et al, 1973. Dieser Spin-Up wird durch Phasen leichten Spin-Downs unter-
brochen. Im zeitlichen Mittel zeigt Her X-1 eine sékulare Abnahme der Pulsperiode
von Peyis= —3uslyr.

Das Drehmoment, das vom Neutronenstern aufgenommen wird, wird durch den Ma-
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Evolution of the Pulseperiod in Her X-1
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Abbildung 3.2: Pulsperiodenentwicklung der letzten 30 Jahre. Die grau unterlegten Bereicl
markieren die Zeiten, in denen ein ALS beobachtet wurde.

gnetospharenradius, bestimmt, bei dem sich der Akkretionsstrom in die magne-
tischen Feldlinien einfadelt. Die einfachste Methode den Magnetosphérenradius
bestimmen, ist, den Staudruck eines spharisch symmetrischen Zustroms gleich d
magnetischen Druck zu setzen.
rm=3-10%us0'Mx/ "Rs 7/ "L % "em (3.1)

uso = 1 /10% stellt das magnetische Moment des Neutronensternsam@Giar, My

ist die Masse des Neutronensterns in solaren EinhdRedger Radius des Neutro-
nensterns in 10cm undLs7 die Réntgenleuchtkraft in Einheiten von3Grg/s. Fiir
eine bestimmte Spin-Periode bekommt man eine empirische Beziehung zwischen
Periodenanderunﬁ'pmS und der beobachteten Leuchtkraft. Daraus ergibt sich eine
Beziehung der Form:

Iunls U (H3uls|-3/7> ’ (3.2)

Die meisten Pulsare befinden sich in einer guten Ubereinstimmung mit dieser einf
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Abbildung 3.3: RXTE Beobachtung P60018. Im oberen Teil der Abbildung ist die komplette
Beobachtung mit allen 48 Einzelorbits dargestellt. Im unteren Teil ist die ASM Zahlrate im
Verlauf der kompletten Beobachtung aufgetragen.

chen Theorie.

Allerdings ergibt sich aus Gleichung 3.2 fir Her X-1 ein magnetisches Moment, das
nicht vereinbar mit der Grof3e des aus der Zyklotronresonanz bestimmten Magnetfel-
des ist (Kapitel 4).

Die Phasen des Spin-Downs traten jeweils zu Zeiten auf, bei denegkneimalous

Low State(ALS) beobachtet wurde (Abi8.2). Wahrend des letzten Spin-Downs
(April 1999 — Oktober 2000) von Her X-1, der der starkste gemessene tUberhaupt war,
befand sich die Quelle wieder in eineimomalous Low Stat@Parmar et a).1999
Coburn et al.2000. Wahrend dieser Zeit war die Pulsation (PF) im Rontgenbereich,
wie auch schon bei vorhergehenden ALS beobachtet wurde, stark reduziert. Nach
dem erneuten ‘Angehen’ der Quelle wurde dann die Pulsperiode bestimmt3A&pb.

und es ergab sich eine um 40us langsamere Period@ys = 1“.23777011)) als

die, die man erwartet hatte, wenn Her X-1 seinen Spin-Up Trend beibehalten hat-
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Abbildung 3.4: RXTE Beobachtung P40015. Im oberen Teil der Abbildung ist die komplette
Beobachtung mit allen Einzelorbits dargestellt. Im unteren Teil ist die ASM Count Rate in
Verlauf der kompletten Beobachtung aufgetragen.

te (Bildsten et al. 1997). Hierbei handelt es sich auch um die gré3te Abweichung
vom generellen Spin-Up, die je nach einem ALS beobachtet wurde. Zum Vergleicl
Beim ALS von 1983 Parmar et a).1985 betrug die Abweichung= 20us, beim
ALS 1993 {rtilek et al,, 1994 nur =~ 12us. Im Juli 2001 stand noch ein weiterer
Datensatz (P40015) zur Verfugung um erneut die Periode zu bestimmen. Sie erg
sich zuPpy=1.237769(1), was innerhalb der Fehlergrenzen noch als selbes Ergebr
Zu werten ist.

3.3 Die Form des Pulsprofils

Im Dezember 2000 wurde mit RXTE ein Turn-On und der sich daran anschlielZer
de Main-On von Her X-1 beobachtet. Die komplette Beobachtung (P60018) set
sich aus 48 Einzelbeobachtungen zusammen, die Uiber einen Zeitraum von acht Ta
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Abbildung 3.5: Pulsprofile fir unterschiedliche Orbits der Beobachtung P60018 und unter-
schiedliche Energiebereiche. Die Doppelhdckerstruktur des Zwischenpulses ist fir alle Ener-
giebereiche ab Orbit 11 deutlich zu sehen.

verteilt sind. Die Dauer einer Einzelbeobachtung lag zwischen 300s und 3ks (An-
hangC und Abb.3.3). An diesen Daten wurden nun die Pulsprofile im Verlauf des
Turn-Ons und eines Teils des Main-Ons energieaufgelst untersucht. Die Faltung der
Lichtkurve, mit der zuvor aus den Daten bestimmten Periode ¥@87770, ergab

ein Pulsprofil, das nicht mit der bisher bekannten Form (Abk) Ubereinstimmte
(Risse et al.2001). Es gab nun zwei Zwischenpulse statt wie bisher einen (Blp.
Betrachtet man die Pulsprofile in ihrer zeitlichen Abfolge innerhalb désZ$&lus,

so ist der zweite Zwischenpuls erst ab Orbit 11 (siehe Nummerierung in ABb.
sichtbar. Die Beobachtung zieht sich durch den gesamten Energiebereich durch von
~2keV bis 20 keV .

Diese Form des Pulsprofils wurde inzwischen unabhéngig davon mit Beobachtungen
von XMM-Newtonbestatigt Shakura2002 Ramsay et al2002), die ebenfalls nach

dem Ende des ALS aufgenommen wurden.

In der Literatur finden sich Hinweise auf ahnliche untypische Pulsprofile. So fand
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Abbildung 3.6: Pulsprofile fir unterschiedliche Orbits der Beobachtung P40015 und unte
schiedliche Energiebereiche. Bei diesen Pulsprofilen ist keine Doppelhtckerstruktur des Zv
schenpulses zu erkennen. Dargestellt sind hier die Pulsprofile fiur unterschiedliche Orbits
unterschiedlichen Energiebandern.

Sunyaev et al(1989 mit KvantDaten ebenfalls ein derartiges Profil. Sie &ufl3erten
jedoch damals keine Vermutung uber die Entstehung einer solchen Pulsform.
Auch Deeter et al(1998 beobachteten bei der Auswertung v@ingaDaten ein
gleich geformtes Pulsprofil in den Main-On-Daten. Sie stellten auRerdem fest, da
der Gesamtfluss in diesem High-state nur 70 % des typischen Main-On-Flusses |
tragt. Sie deuteten die Veranderung der Pulsform als mogliche Konsequenz der
duzierten Akkretionsrate. Als Gemeinsamkeit zwischen meinen Beobachtungen u
den vorhergehenden fallt auf, dass diese veranderte Pulsform erst im Main-On-St
sichtbar wird. In Abb.3.6 ist zu beobachten, dass die veranderte Pulsform erst al
Orbit 11 gefunden werden kann. Betrachtet man die Position des Orbits im Ube
sichtsplot 8.5), so ist es mdglich mit Bestimmtheit zu behaupten, dass diese Pulsfort
eine besondere Eigenschaft des Main-Ons ist.

Bei der Untersuchung von Beobachtungen, die im Mai/Juni 2001 gemacht wurde
(P40015), ergab sich eine etwas geringere Periode fir die Spinperiode von Her X
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(Pruis= 15.2377691)). Ich untersuchte ebenfalls nochmal die Form des Pulsprofils,
konnte jedoch in diesen die untypische Pulsform nicht wiederfinden. So scheint es
sich auch hier wieder, wie schon frilher beobachtet, um eine Eigenschaft zu handeln,
die nur eine kurze Zeit zu sehen ist. Wie schon von Deeter gedeutet, konnte das Zu-
standekommen dieser Pulsform auf eine verminderte Akkretionsrate zurlickzufiihren
sein.

3.4 Diskussion

In diesem Kapitel wurden die Analysen der Pulsprofile von zwei XTE-Beobachtungen
untersucht, die nach dem Ende des ALS gemacht wurden.

Die Analyse der Pulsperiode der Daten vom Dezember 2000 erbrachte, dass
Her X-1 nach dem Ende des ALS eine Pulsperiode zeigte, diesufBus langer

war als noch zuvor voRarmar et al(1999 und Coburn et al(2000 gemessen, nam-

lich Poys= 15.23777@1). Diese Pulsperiode ist mit der v@@osterbroek et a(2007)
ausBeppoSAXDaten bestimmten Period&(,s = 15.23776973)) vertraglich. Der
zweite analysierte Datensatz einer Beobachtung vom Mai/Juni 2001 zeigt keinen si-
gnifikanten Spin-Up. Die Periode ergab sich Buyis= 1°.2377691). Aufgrund der
Unsicherheit in der Periodenbestimmung vbhys lasst sich aus der Anderung der
Pulsperiode zwischen diesen beiden Beobachtungen noch nicht mit Bestimmtheit sa-
gen, dass der Spin-Up wieder mit der bekannten StarkePvga= —3uslyr einge-

setzt hat. Die Periodenanderung, die aufgrund der uns bekannten sakularen Anderung
von Poyis = —3us/yr in einem Zeitraum von sieben Monaten méglich wéare, wirde
noch in der Unsicherheit der von uns bestimmten Perioden verschwinden.

Des Weiteren wurde in diesem Kapitel die Form des Pulsprofils bei den beiden Da-
tensétzen analysiert.

Aufgefallen war bei der Analyse der Daten vom Dezember 2000, dass das Pulspro-
fil von seiner {blichen Form abwich. Eine Uberpriifung der Pulsform in den Daten
vom Mai/Juni 2001 zeigte jedoch diese Eigenschaft nicht. Das in der Analyse vom
Dezember gefundene Profil wies einen zweiten Zwischenpuls auf. Eine Recherche
erbrachte, dass eine derartige Pulsform schon zu zwei vorangegangenen Zeitpunk-
ten beobachtet wurde. Zum ersten Mal wurde diesSonyaev et al(1988 anhand

von KvantDaten entdeckt. Zum zweiten Mal wurde sie VDaeter et al(1998 be-
obachtet. Er stellte auRerdem einen um 30 % reduzierten Fluss im Main-On-State
fest. Auch in unserer Analyse ist zu sehen, dass die Z&hlrate des Main-Ons im De-
zember um etwa 15 % niedriger lag als bei der darauffolgenden Analyse im Mai/Juni.
Die von Deeter geaul3erte Vermutung, dass diese veranderte Pulsform ihre Ursache
in einer reduzierten Akkretionsrate hat, konnen wir durch unsere Analysen bestatigen
(vgl. Zahlrate Abb3.3und Abb.3.4).



KAPITEL 4

Pulsphasenspektroskopie

Das Rontgenspektrum von Her X-1 lasst sich im Bereich bis zu 20 keV durch ein Pc
tenzgesetz mit einem Photonenindex:1.0 beschreiben. Der Energiebereich ober-
halb von 20 keV wird in der Regel durch einbigh energy cutof{z. B. Coburn et al.
(2000) beschrieben. Das Spektrum zeigt des Weiteren bei etwa 40 keV eine Dell
welche in der Regel als eine Zyklotronabsorptionslinie interpretiert wird. Diese ent
steht als Folge der Streuung von Photonen an Elektronen, die sich parallel zum M
gnetfeld uneingeschrankt bewegen kdnnen, deren Bewegung senkrecht dazu jed
gequantelt ist. Die absorbierte Energie entspricht dabei der Differenz zweier Landa
Niveaus in einem Tera Gauss starken Magnetfeld. Diese Eigenschaft, die normal
weise als Zyklotronlinie bezeichnet wird, wurde 1977 entdetkirhper et al.1978.

Sie wurde zunachst phanomenologisch als eine Emissionscharakteristik bei etwas
heren Energien interpretiert. Seit der Entdeckung wurde diese Absorptionslinie wi
derholt untersucht (z. BGruber et al(1980, Voges(1984), Tueller (1984, Soong

et al.(1990, Mihara (1995, Kunz (1996, Dal Fiume et al(1998). Zyklotronlinien
wurden auch bei anderen akkretierenden Réntgenpulsaren festgestellt. Sie bieten
ne Mdoglichkeit, Plasma unter extremen Bedingungen zu untersuchen, und gibt so
Gelegenheit, etwas Uber die Struktur der Magnetosphare und des Massenflusse:
erfahren.

Auch ist mittels der Zyklotronlinie eine direkte Messung des Magnetfelds des Neutrc
nensterns moglich. Photonen, die eine Energie besitzen, die nahe der Zyklotronen
gie bei diesenB-Feld liegt, werden von Elektronen in der Emissionsregion resonan
gestreut (Abb4.1). Dieses RSF entsteht in einem Spektrum mit dem Schwerpunk
bei:

11.6B15
Die beobachtete Energie ist rot-verschoben
Eobs
Bio=(1 —_ 4.2
12= (14217 6p1ev (4.2)

abhéangig von der Starke des B-Felded{B). Die Linie liegt bei Her X-1 bei einer

61
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"fan beam"

Free Falling Plasma

Slowly Moving
Plasma

Neutron Star

Abbildung 4.1: Die Emissionsgeometrie erkléart das Zustandekommen der Zyklotronlinie. Das
Bild ist nur schematisch zu verstehdfrétschmay1996.

Energie vorE.y. = 40keV. Dies ergibt eine B-Feld Starke vors 31012 G.

Die Entstehung der Variation der Zyklotronlinie ist auf die Rotation des Neutronen-
sterns zurtickzuftihren. Wahrend einer Umdrehung des Sterns blickt der Beobachter
unter verschiedenen Winkeln auf das Emissionsgebiet. Dadurch verandert sich fir
den Beobachter die Geometrie und die Orientierung des Gebiets. Da die Orientierung
der Emissionsregion und ihre Geometrie die beiden bestimmenden Faktoren beim
Zustandekommen des phasenabhéngigen Spektrums sind, kénnen wir eine Variation
des Spektrums uber die Pulsphase beobachten.

Es wurde fiir die unterschiedlichsten Quellen gezeigt, dass die Linienparameter pha-
senabhangig sind. Diese Abhangigkeit erlaubt es Aussagen bezlglich der Emissi-
onsgeometrie zu macheidges 1984 Soong et al. 1990 Kunz, 1996 Coburn
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Abbildung 4.2: Phasengemitteltes Pulsprofil der XTE-Beobachtung P60018. Die ungewhn
che Pulsform mit dem zweiten Zwischenpuls ist in dieser Abbildung sichtbar.

2002. Zwischen 1991 und 1993 hat sich die Energie der Zyklotronlinie bei Her X-
1 von 34 keV auf 41 keV erhdht. Ebenso hat sich die Cutoffenergie von 16 keV aL
20 keV verschoberGruber et al.2001).

Pulsphasenaufgeloste Spektroskopie wurde bei Her X-1 bereit&/ages (19849

mit Daten eines Ballonfluges urébong et al(1990 mit HEAO-1 Daten gemacht.
Soong et al. fanden bei ihren Untersuchungen heraus, dass die Zyklotrond&hgygie
um etwa 10% im Verlauf des Pulses variiert.

Im Dezember 2000, kurz nach dem Ende Ae®malous Low Stat@ALS) (Parmar
etal, 1999 Coburn et al.2000, wurde Her X-1 von uns mit dem Rossi X-ray Timing
Explorer (RXTE) Uber einen kompletten Turn-On-Zyklus, der sich aus 48 einzelne
Beobachtungen zusammensetzt, beobachtet (ABp:

Fur alle Beobachtungen wurden die HEXTE-Daten unter Zuhilfenahme der Star
dard HEASOFT Package (Version 5.0) extrahiert. Bei der folgenden Analyse werc
ich mich auf die Beobachtungen im Main-On-Zustand des 35-Tage-Zyklus (Orbit
Nummern: 13-19, 22-33, 35-42 in AbB.3, die ausgelassenen Orbits beinhalten
Eklipsen) konzentrieren. Ich unterteilte die Pulsprofile in 16 Phasenbins und extr:
hierte das Spektrum fir jedes Bin getrennt. Ich erhielt 16 Einzelspektren mit eine
gesamten lifetime von etwa 1.8 ks pro Spektrum.
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Die Daten wurden durch ein Potenzgesetz mit einem high energy cutoff (HIGHE-
CUT) der Form:

— 1 fur E < Ecut
_ o
f(E)=E""- { e EEu fur E > Equ (43)

plus einer Zyklotronlinie in Absorption mit einem gaussschen Tiefenprofil der Breite
Ew modelliert. Aufgrund des Datenmodus, der bei der Beobachtung gewahlt wur-
de, stehen nur die HEXTE-Daten fur die Analyse zur Verfigung. Deshalb fehlen In-
formationen im Energiebereich unterhalb von 17 keV, die normalerweise durch den
PCA abgedeckt werden. Die Kontinuumsparameter konnten aus diesem Grund nicht
bestimmt werden, weshalb es notwendig war, fir die PararggtgEsoq undlr Stan-
dartwerte Kuster et al, 2002 anzunehmen (siehe auch Tabellé). Derx,zed Wert

ist fur alle Fits sehr hoch wegen einer systematischen Abweichung im Energiebereich
zwischen 50 keV und 100 keV (Ab#.3).

In Abbildung 4.4 ist das Pulsprofil (oberste Abbildung) zusammen mit den entspre-
chenden Fitparametern fur die 16 Phasenbins eines Neutronensternumlaufes zu sehen.
Das Zyklotron-Resonanzstreuungsfeature ZRSF kann nur wahrend des Hauptpulses
(Phasenbin 9-12) gefunden werden. Aufgrund der geringen Anzahl an Ereignissen
war es nicht méglich ein ZRSF wéahrend der Phasenbins 0—8 und 13-15 zu finden. Al-
le Fitparameter sind in Tabelle1 aufgelistet. Die Untersuchungen ergaben, dass die
Zyklotronlinienenergie sich Uber den Hauptpuls zwischen 39 keV und 44 keV bewegt,
wobei sie ihren hochsten Wert an der aufsteigenden Flanke des Pulses erreicht. Die
Tiefe der Linie istim Pulsmaximum am gréR3ten.

Ecyc Nimmt im Verlauf des Hauptpulses von 44 keV auf 39 keV ab. Dieses Ergebnis
stimmt mit dem voriVoges(1984) und Soong et al(1990 gefundenen uberein. Sie
fanden ebenfalls heraus, dasg, ihr Maximum an der aufsteigenden Flanke des
Hauptpulses erreicht. Die optische Tiefe der Zyklotronlinie erreicht ihr Maximum in
der Mitte des Pulses. Die Breite der Linie nimmt ebenfalls im Verlauf des Pulses ab
(vgl. Abb.4.4& 4.5).

Ein Vergleich der absoluten Ergebnisse von Voges und Soong mit diesen von mir
gemachten Untersuchungen ist nicht mdglich, da sich die Lage der Zyklotronline
zwischen 1991 und 1993 signifikant verandert hat. Die Beobachtungen von Voges
und Soong wurden jedoch vor 1993 gemacht.

Es lassen sich jedoch die relativen Angaben der Variation der einzelnen Parameter
vergleichen. Soong misst eine Variation von 5.06 keV uber den Hauptpuls. Bei mei-
nen Ergebnissen konnte ich eine Variation von 4.7 keV Uber den Puls feststellen. Dies
ist prozentual ausgedruckt eine Variation von 15% bei Soong und 11% bei meinen
Ergebnissen. Unter Berlcksichtigung der Unsicherheiten, sind die Ergebnisse mit-
einander vertraglich.
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Abbildung 4.3: 6 Spektren zu verschiedenen Zeiten der Pulsphase. Die in jedem Plot ange
bene Nummer bezieht sich auf die Nummerierung der Phasenbins irtAbb.

4.1 Diskussion

Mit den RXTE-Beobachtungen vom Dezember 2000 konnte ich friihere Untersuchul
gen bestéatigen, die zeigen, dass die Zyklotronlinien-Parameter, Linienerisgle (
Linienbreite Ey) und Linientiefe &) mit der Pulsphase variieren.

Da die Daten keine Information des Niederenergiedetektor (PCA) enthalten, musst
fur die Analyse der Spektren Standardwerte aus vorhergegangenen Untersuchun
herangezogen werdei\ster et al. 2002. Die Ergebnisse der Analyse zeigten ei-
ne deutliche Variation der Zyklotronabsorptionslinie im Verlauf der Pulsphase. Si
nimmt im Verlauf des Hauptpulses von 44 keV auf 39 keV ab. Dieses Ergebnis stimn
mit dem vonVoges(1984) und Soong et al(1990 gefundenen im Verhalten tberein.
Sie fanden ebenfalls heraus, d&sg ihr Maximum an der aufsteigenden Flanke des
Hauptpulses erreicht.

Da jedoch die Ergebnisse aufgrund einer Verschiebung der Lage der Zyklotronlin
von 34 keV auf 41 keV mit vorhergehenden Beobachtungen nicht absolut vergliche
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Abbildung 4.4: Grafische Darstellung der Fitergebnisse

werden konnten, wurde dies relativ gemacht.

Die Variation der Lage der Zyklotronlinie Uber die Pulsphase betragt bei So06g-5
1.21keV im Verlauf des Hauptpulses. Bei den in dieser Arbeit gefunden Ergebnissen
wurde eine Variation von.Z +1.4keV im Verlaufe des Hauptpulses festgestellt. Be-
trachtet man nun die relative Variation beziglich der Energie der Linie, so ergibt sich
fur Soongs Ergebnisse eine Variation von 1b63%%6% und 11%t3.3% bei den Er-
gebnissen dieser Arbeit.

Des Weiteren lasst sich die Variation der Linienbreite im Verlauf des Pulses verglei-
chen. Bei Soong variiert die Linie um84+0.91keV, wéhrend sie bei meiner Ana-
lyse nur um 2t 1.0keV variiert. Diese Grof3en wieder in Relation zu den absoluten
Werten gesetzt, ergibt flir Soong eine Variation vorb%4=+ 14% und fur die in dieser
Arbeit gemachte Analyse einen Wert von 44982%. Auch diese beiden Werte sind
mit ihrer relativen Schwankung betrachtet miteinander vertraglich.
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Tabelle 4.1: Fit-Ergebnisse

Phase o Ecyc Ew Ecut Eold T X%y dof
bin

keV keV keV keV

9 07793 43871 569, 215 120 1.0 49 78
10 13703, 427705 52f0%7 215 120 1.0 7.3 78
11 15791 41473% 46'93 215 120 1.0 47 78
12 14'9% 391703 36'93 215 120 1.0 6.7 78

Zusammenfassend kann man sagen, dass die Ergebnisse dieser Arbeit sich probler
in die Analysen der vorangegangenen Untersuchungen einpassen.
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ABSORPTION MODEL PARAMETERS
24r vs. PULSE PHASE
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Abbildung 4.5: Variation der Parameter bei einem angenommenen Absorptionsmodell fir die
Zyklotronlinie (Soong et al.1990
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Tabelle 4.2: Modell Parameter fir ein Absorptionslinien-Modell der ZyklotronliSieohg
etal, 1990

Data Set lo o Er(keV) Ew(keV) Ec (keV)

S-0S 8.430.03 1.13:t0.03 10.5G:0.11 5.78:0.22 34.75:0.22
P-OS 11.86:0.04 0.99:0.03 11.0@:0.10 6.65:0.18 35.36:0.16
OP-0S 4.330.04 1.440.08 8.8A4022 3.73:0.40 30.43:0.77
P-OP 7.630.04 0.63t0.05 12.04:t0.15 8.10:0.26 36.28:0.21

PK 24.24t0.14 0.89£0.04 11.42-0.14 8.92:0.25 36.540.18
TE1l 19.2#0.13 0.58:0.05 11.24t0.14 8.85:0.25 35.23:t0.20
TE12 9.86:t0.10 0.82:0.98 11.22£0.24 5.36:0.43 34.38:0.54
TE2 7.25:0.07 1.58t0.07 9.6H0.22 3.31045 31.86:0.94
TR1 3.50t0.10 1.4A40.14 8.60t0.41 4.45t0.84 30.39%t1.65
P 4.66£0.06 1.39:0.09 8.86:0.27 4.14t0.49 30.26:1.02
TR2 3.98:0.07 1.54:0.11 9.23t0.36 4.5H0.70 32.05:1.20
LE1 5.310.06 1474008 9.540.31 4.08:0.66 33.66:0.93

LE21 11.7#0.11 0.9A40.08 10.72:0.23 4.29t0.48 34.28:0.67
LE22 17.06:0.12 1.76£0.06 12.35:0.18 7.60t0.32 36.92:0.27




KAPITEL 5

Untersuchung optischer Beobachtungen von Her X-1

5.1 Die Datenbasis

Der in diesem Kapitel besprochene Datensatz besteht aus 3976 U-Band-, 5936 B-
Band-, 5511 V-Band- und 1486 R-Band-Daten. Die Beobachtungspunkte decken einen
Zeitraum von ca. 26 Jahren ab ( Alibl). Die Daten der verschiedensten Beobach-

ter wurden von der Arbeitsgruppe Shakura am Sternberg-Institut in Moskau zusam-
mengetragen und mir zur Verfilgung gestellt. Die Zeitangaben der Daten sind in He-
liozentrischem Julianischem Datum (HJD). Deshalb mussten alle anderen Zeiten in
dieses Format umgerechnet werden. Der Unterschied zwischen JD und HJD betragt
fur Her X-1 pro Jahr maximak5min.

Eine Darstellung des kompletten Datensatzes befindet sich im ArihaHeer sind

alle Daten chronologisch Uber der Umlaufperiode des optischen Begleiters aufgetra-
gen. Ein Umlauf erstreckt sich tiber eine Dauer v8iY 1Den ganzen Datenpunkten

ist auch noch das mittlere Profil der optischen Beobachtungen utberlagert (siehe spa-
tere Erlauterungen).

Die Helligkeit der Daten ist in Magnitudines angegeben. Fir die weitere Verwendung
werden diese in Fluss umgerechnet. Ich bediente mich dabei einer IDL-Routine, die
auf einer Verdffentlichung vo@ode et al(1976 basiert. Der Nullpunkt (zegp) liegt

bei 21.1 mag. Die Konvertierung geschieht mit folgender Formel:

f [erg-s 1. cm?] = 10 04 (magtzergy) (5.1)

Abbildung 5.2 & 5.3 zeigen die gefalteten Profile fiir di€.Z Bahnbewegung des
optischen Begleiters.

5.1.1 Die Korrektur der Daten

Da die Daten von den unterschiedlichsten Beobachtern gesammelt wurden, miissen
diese auf ein einheitliches Bezugssystem normiert werden. Aufgabe der Korrektur

70
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Abbildung 5.1: Verteilung der optischen Datenpunkte zwischen 1975 und 2000

ist es, die systematischen Unterschiede zwischen den einzelnen Beobachungen,
fur unterschiedliche Ergebnisse sorgen, auf ein Referenzsystem zu korrigieren. Die
Korrektur wurde von Nikolai Ketsaris durchgefiihKetsaris 2001). Als systemati-
sche Unterschiede gehen hierbei z.B. unterschiedliche Teleskope, verschiedene Fi
oder andere Methoden, U, B, V zu bestimmen, ein. Als Erstes wurde ein bestimn
ter Beobachter als ‘Referenz’ definiert. In unserem Fall waren das die Daten vc
Boynton et al(1973. Danach wurden alle anderen Beobachtungsdaten durch Linec
risierung der Abhangigkeiten von U, V und B an dieses System angepasst. Bedir
durch die endliche Breite der Filterfunktion kommt es zu einer Uberlappung der eir
zelnen Spektralbereiche, so dass fur eine Anpassung der Helligkeit im U-Band au
die Nachbarbénder V und R mit beriicksichtigt werden missen.

AU =Xgo+ X11(U1 —U2) +X12(V1 — V2) + x13(R1 — Rp)

, , (5.2)
+x21(U1 —U2)" +x22(V1 —V2)“ +X%3(R1 — Ro) + ...

Aus den Daten der beiden Beobachtungen versucht man nun die Koeffizienten ¢
Gleichung oo, X11 — X123 Und X21 — X23) zU bestimmen. Das Hauptoroblem hier be-
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steht darin, dass es fast keine zeitgleichen Beobachtungen von unterschiedlichen Be-
obachtern gibt. Es wurden daher drei verschiedene Methoden verwendet um die Daten
anzupassen.

1. Die Daten aus der Eklipse werden fur zwei verschiedene Beobachter vergli-
chen. Viele Beobachtungen haben gezeigt, dass die Helligkeit von HZ Her
in der Eklipse nur minimal variiert. Dies bedeutet, falls zwei Beobachtungen
von der Eklipse des Systems unterschiedliche Helligkeiten liefern, dass dann
der Unterschied auf beobachtungstechnische Ursachen zuriickgefiihrt werden
kann.

Fur den Vergleich der Helligkeiten wird das ‘center of eclipgeb =
+0.01705/0.03411 genommen. In diesem Bereich werden die Helligkeiten fir
jeden Beobachter und jedes Beobachtungsband gemittelt. Die so ermittelte Hel-
ligkeit wird in Bezug zum Referenz-Beobachter angepasst. Zur Kontrolle, dass
der fur die Anpassung gewéhlte Beobachter auch sinnvoll ist, wurde von al-
len unkorrigierten Daten der Mittelwert aller Beobachtungen je Filter gebildet.
Der so erhaltene Wert liegt nahe an dem Mittelwert, der aus den Boynten-Daten
berechnet wurde.

2. Benutzen beide Beobachter bei ihrer Beobachtung dieselben Vergleichssterne
und hat man Zugang zu deren Werten, so liefert der Vergleich der Eichmessung
uns auf einfachste Weise die Koeffizienten der Gleichung 5.2.

3. Liegen Beobachtungen vor, bei denen sich einzelne Teile der Lichtkurve tber-
lappen, d.h. bei derselben Phase aufgenommen wurden, so kann man auch die-
se Messungen zur Anpassung heranziehen. Der Abstand zwischen zwei Ver-
gleichsbeobachtungen sollte nicht langer als eine Nacht auseinanderliegen (Abb.
5.4).

Die Approximation wird mittels eines Polynoms ugd Minimierung vorgenommen.
Weicht ein Punkt um mehr als@vom Fit ab, so wird er nicht berlicksichtigt. Zuséatz-
lich werden Gewichtungsfaktoren fiir die Koeffizienten in Gleichung 5.2 eingeflgt.
Die Optimierung erfolgt dann mittels eines Simplex-Algorithmus.

5.2 Das Profil der optischen Lichtkurve

Die auffalligste Eigenschaft des tiber dfe7-Phase gemittelten Profils ist der groRe
Helligkeitsunterschied zwischen Eklipse und maximaler Helligkeit, welcher bei fast
3 mag im U-Band liegt. Der Begriff Eklipse wird hier in einem weiten Sinne verwen-
det, um die Variationen in der Lichtkurve einzuschlieRen, die hier von einem Stern
erzeugt wird, dessen Helligkeit auf der Seite groer ist, die zur Rontgenquelle hin
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Abbildung 5.2: Mittlere optische Lichtkurve des U- & B-Bands

zeigt Forman et al.1972 Bahcall & Bahcall 1972. Ebenso ist die Streuung der
Helligkeit im B-Band etwa 0.5 mag in der Nahe der maximalen Helligkkit(0.5).

Im Vergleich dazu ist der Bereich der Eklipse sehr stabil. Die Farben U-B = 0.13
B-V=0.20 und V-R =0.18, die vorBpynton et al. 1973 beobachtet wurden, sind
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Abbildung 5.3: Mittlere optische Lichtkurve des V- & R-Bands

mit den spektroskopischen Daten lggi O von (Crampton & Hutching1972) ver-
tréglich, welche zeigen, dass es sich bei dem optischen Begleiter von Her X-1, HZ
Her, um einen spaten A-Stern handelt. Dass das Minimum der optischen Beobach-
tungen nicht exakt bei Phase 0:00.04 liegt, Iasst sich durch den Energietransport in
der Sternoberflache erklarekippenhahn & Thomagsl979. Die Variation der Form

des Profils im Bereich vo® = 0.5 wahrend eines 3&Zyklus kommt durch die Be-
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Abbildung 5.4: Beispiel fur die Anpassung der Daten nach dem Prinzipaetgest nightsDie
Koeffizienten miissen so gewéhlt werden, dass beide Kurven zur Deckung gebracht werden

deckung des optischen Begleiters durch die Akkretionsscheibe zustande. Der optis
Begleiter wird vom Réntgenbeam des Neutronensterns aufgeheizt. Je nach Stelll
der Akkretionsscheibe wird diesktot Spotfiir den Beobachter ganz oder teilweise
verdeckt. Dies fiihrt dazu, dass es wahrend bestimmter Phasen®d&gkds zu ei-
nem zweite Minimum in der optischen Lichtkurve kommt. Die Form der optischen
Lichtkurve unterscheidet sich fur die unterschiedlichen Spektralbereiche (s54Abb.
& 5.3) nur geringfigig.

5.3 Die35"-Phase

5.3.1 Die Verteilung der Daten iB5%-Zyklus

Der Hauptteil dieser Arbeit beschaftigt sich mit der Variation des optischen Profils i
Abhangigkeit von der 35Phase. Um Effekte in der Datenauswertung zu vermeiden.
die aufgrund einer nicht gleichmaRigen Abdeckung dékBBase herriihren, habe
ich mir zunachst Gedanken Uber die Verteilung der Daten gemacht. In Abbildun
5.5ist die Verteilung der Datenpunkte auf die3Bhase im B-Band zu sehen. Die
Abdeckung in der 35Phase durch die anderen Spektralbander ist, bedingt durch e
ne geringere Anzahl von Datenpunkten, deutlich schlechter. Das ist auch der Grur
warum sich diese Arbeit gro3tenteils mit den Ergebnissen aus dem B-Band besch
tigt, da fur eine Modellierung des Profils eine moglichst hohe Anzahl von Bins pe
19.7-Phase gewahlt werden sollte.

Fir die Analyse der Profile im Verlauf von 8%var es notwendig, die Daten in 210
Einzelbins aufzuspalten. In Abbildurig5 ist die Verteilung der Anzahl der Daten-
punkte je Bin dargestellt. Die Abbildung zeigt deutlich, dass fur jedes der gewéhlte
Bins innerhalb des 35Zyklus mindestens eine Beobachtung vorliegt. Eine feinere
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Abbildung 5.5: Anzahl der Datenpunkte pro Bin in def@hase

Aufteilung in der 38-Phase als hier gezeigt ist aufgrund der Anzahl der Datenpunkte
nicht méglich, da sonst leere Bins entstehen wiirden.

5.3.2 Das O-C-Diagramm

Schon bei den ersten Beobachtungen der Turn-Ons deP&Sode mit UHURU
stellte man fest, dass die Turn-Ons nur um die Orbitalphasen 0.2 und 0.7 zu be-
obachten sindGiacconi et al. 1973. Dies legt die Vermutung nahe, dass dié¢-35
Periode mit der Orbitalperiode,, stark gekoppelt sein muss (siehe AbLY). Ei-

ne mogliche Erklarung gabdrevine & Jernigan(1982: Nach ihrer Meinung wird

die Phasensynchronisation mit der Orbitalperiode durch periodische Stérungen der
Bahnbewegung hervorgerufen, die ihre Ursache in der Existenz einer prazedierenden
Akkretionsscheibe hat.

1983 stellten Staubert, Bezler und Kendziorra Bandom Walk Noise Modebr,

mit dem sich das Verhalten der 8%urn-On Zeit beschreiben lasst. Die Perioden-
dauer der 3%Phase ist hierbei ein ganzzahliges Vielfaches der halben Orbitalperiode
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Abbildung 5.6: Verteilung der Turn-On-Zeitpunkte tiber d&r71- Phase Die Kopplung zwi-
schen Turn-On-Zeitpunkt und' 7 — Phaseist deutlich zu sehen.

Porp = 19.70016779. Es wurde empirisch gefunden, dass dabei 20.0, 20.5 und 21
mal die P, auftreten. Geht man davon aus, dass die Periode im Mittél Bgy, =
349.85344 lang ist, so kann man damit den mittleren Turn-On Zeitpunkt berechnel
Die Abweichung des tatsachlich beobachteten Turn-Ons vom errechneten kann nur
einer Grafik (O—C-Diagramm, Ablai.7) dargestellt werden. Der Turn-On-Zeitpunkt
wird nach folgender Formel berechnet:

T =To+ (N—31)-205-Pyp (5.3)

Dabei istN die ZyklusnummerTo=JD 2442410.349, der Turn-On-Zeitpunkt von

Zyklus 31. In Abb.5.7 sind die beobachteten Turn-Ons der letzten 30 Jahre darge
stellt. Durch die Datenpunkte im Diagramm wird nun das Verhalten der Zykluslang
im Laufe der Zeit veranschaulicht. Dabei bedeutet, wenn zwei aufeinanderfolger
de Kreuze sich in einer horizontalen Linie befinden, dass der letzte Zyklus gene
20.5- Py = 34.85% lang war. Wird das O—C bei zwei aufeinanderfolaenden Turn-
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Abbildung 5.7: Die Turn-On-Epochen des®Byklus sind als Funktion der Zyklusnummer
dargestellt. In der Abbildung ist der Zeitpunkt des Turn-Ons in JD (oben) sowie die Residuen
(O—CPyp) (unten) dargestellt. Die Nummerierung der Zyklen folgt der ®iaubert et al.
(1983 gewahlten. Die Daten sind im Anhatabelliert.

Ons groRer, so entspricht dieser Zyklus einer Lange vo@ B, = 359.70; ist er

kiirzer, so entspricht dieser Zyklus einer Lange vor) 2By, = 349.00.

Nachdem alle Daten der bisher gemessenen Turn-Ons in dieses Diagramm eingetra-
gen sind, erkennt man, dass die Messpunkte immer auf den horizontalen Linien (siehe
vergréRerte Darstellung in Abb.8) im Diagramm liegen, welche sich im Abstand

von 0.9, befinden. Mit den Beobachtungen, die in der Veréffentlichung von Stau-
bert, Betzler und Kendziorra (1983) verwendet wurden, ergab ein linearer Fit an die
Daten, dass die mittlere Periodenlange béi 833464 09.00085 liegt. Eine Wieder-
holung des Fits mit der heute zur Verfilgung stehenden grél3eren Datenmenge ergaben
als linearen Fit: 3486055+ 09.008322.



Kapitel 5.4: Der Turn-On 79

5.4 Der Turn-On

Der Turn-On ist der Zeitpunkt, an dem der dul3ere Rand der Akkretionsscheibe d
Blick auf den Neutronenstern frei gibt. Dieser Zeitpunkt wird als Nullpunkt fur die
Préazessionsphase 3Bhase) der Akkretionsscheibe genommen.

Der Turn-On wird durch das Ansteigen des Flusses im Réntgenbereich definiert.

5.4.1 Berechnung nicht beobachteter Turn-Ons

Das Hauptaugenmerk dieser Arbeit liegt auf der Untersuchung der Variation des o
tischen Profils wahrend der $Phase. Hierfiir ist es wichtig zunachst herauszufin-
den, welche Effekte in der Verdnderung des optischen Profils von dem System sell
stammen und welche datentechnischer Natur sind. Ein grofl3es Problem dieser Un
suchung ist, dass nur 46 % aller Turn-Ons wéahrend der letzten 26 Jahre tatsachl
beobachtet wurden. Da aber die Turn-On-Zeitpunkte von entscheidender Bedeutu
fur die Bestimmung der 35Phase sind (siehe Def. $Phase in Abschnif.4), wiir-

de ich Uber die Halfte der Beobachtungsdaten verlieren, da es nicht moglich wat
diese Daten exakt einer Préazessionsphase der Akkretionsscheibe zuzuordnen.

So stellt sich zuerst die Frage, ob die fehlenden Turn-On-Zeitpunkte nicht rekonstr
iert werden kénnen. Unter Zuhilfenahme des empirischen ModellStaubert et al.
(1983 ist es moglich, wie oben bereits beschrieben, bei Kenntnis des vorhergehend
Turn-Ons, den nachfolgenden auf drei mogliche Zeitpunkte zu beschranken. Dadur
bin ich in der Lage, eine Liicke mit nicht beobachteten Turn-Ons mittelRdedom-
Walk-Modellsaufzufillen. Je gréRer die Licke ist, desto mehr Mdglichkeiten gibt es
fur die Verteilung fehlender Turn-Ons zwischen den Eckpunkten (beobachteten Tur
Ons), die den Beginn und das Ende der Liicke markieren.

Zunachst musste eine Basis geschaffen werden, aufgrund welcher entschieden v
den kann, ob eine mit verschiedenen Turn-On-Zeitpunkten aufgefillte Liicke ein
‘Verschlechterung’ oder ‘Verbesserung’' des Profils bewirkt. Um dies zu beurteiler
wurden aus den optischen Daten, die zu Turn-Ons gehdren, 10 Profile tGber den V
lauf des 38-Zyklus erstellt (Abb5.9, dreieckige Symbole). Diese Profile wurden als
Templateverwendet. Plottet man nun die beobachteten Turn-Ons im O—C-Diagrami
Uber der Nummer des 3&yklus (Abb.5.8, schwarze Dreiecke) so enthélt der Plot
einige Licken. Diese Licken sind die Turn-Ons, die nicht beobachtet wurden. Dies
zu fillen, soll das Ziel des néchsten Abschnitts sein.

Das Random-Walk-Noise-Modell gibt uns einen Anhaltspunkt tiber die mégliche Ver
teilung von nicht beobachteten Turn-Ons. Wir wissen aufgrund von Beobachtunge
dass zwischen zwei aufeinanderfolgenden Turn-Ons nie eine grof3ere Differenz
dem mittleren Abstand von 28 Py, besteht alst0.5- Pyyp. Aus diesem Grund kén-
nen wir die existierenden Liicken dieser Regel folgend ausfillen. Fir dieses Vorgeh
habe ich eine Monte-Carlo-Simulation entwickelt, die eine groRe Anzahl verschieds
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Abbildung 5.8: Beispiel fiir eine mégliche Verteilung der Turn-Ons im O—C-Diagramm. Die
schwarzen Dreiecke reprasentieren die beobachteten Turn-Ons, wéhrend die roten Dreiecke die
von der Simulation eingefligten darstellen.

ner Verteilungen der nicht beobachteten Turn-Ons in den Licken auswiirfeln soll.
Nachdem fir alle unbeobachteten Turn-Ons eine mdgliche Verteilung bestimmt war
(Abb. 5.8, rote Dreiecke), wurde die 88hase der Beobachtungsdaten neu berech-
net und 10 neue Profile erstellt. Diese verglich ich dann mit den anfangs erzeugten
‘Templates’. Fur jedes Profil wurde djgZ Abweichung berechnet. Zusatzlich wird

fur jedes Phasenbin der Max/Min-Wert, den dieses Bin wahrend der gesamten Si-
mulation annimmt, gespeichert. Daraus ist nachher die Variation des Bins ersichtlich
und eine Aussage Uber die Auswirkung der Turn-On-Variation (Ab).senkrechte

rote Balken) mdglich. Gleichzeitig Gberlagerte ich jedem Phasenbin noch einen Feh-
lerbalken (Abb5.9, senkrechter schwarzer Balken). Als Fehler fiir jedes Bin wurde
die Standardabweichung gewabhlt. Fur die weitere Analyse der Daten wurde die Turn-
On-Verteilung ausgesucht, welche die geringsteAbweichung von den Templates
aufwies. Damit erhielt ich die beste mogliche Anpassung an die bekannten Daten.
Die Turn-On-Verteilung des Modells mit dem niedrigstghdient bei der weiteren
Analyse der Daten als Grundlage fiir die Bestimmung dés&ase eines jeden Da-
tenpunktes.

Wie aus den folgenden Abbildungen (Alib9) zu erkennen ist, ist die Variation der
Phasenbins durch die Verédnderung der nicht beobachteten Turn-Ons (senkrechte ro-
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te Striche) in den meisten Fallen geringer als die Standardabweichung (senkrec
schwarze Striche) innerhalb desselben Phasenbins.

Dies fithrt mich zu der Behauptung, dass eine Anpassung der Turn-On-Zeitpunk
keinen signifikanten Einfluss auf das Aussehen der optischen Profile hat.

5.4.2 \Variation des optischen Profils im Verlauf &&f-Phase

Nachdem im vorangehenden Abschnitt festgestellt wurde, dass der Einfluss der \
riation der unbeobachteten Turn-Ons nur von geringer Bedeutung ist, kbnnen a
Datenpunkte, auch jene, zu denen der zugehdrige Turn-On nicht beobachtet w
de, verwendet werden. Um dennoch nicht vollig willkurlich vorzugehen, wird fur
die Anpassung der Turn-On-Zeitpunkte das Modell verwendet, welches das gerin
ste x2 besitzt. Um die Variation der Profile nun wéhrend der komplettehRfase

zu studieren, werden aus den Daten statt der bisher 10 Profile nun 20 gefaltet. D
entspricht einer Mittelung der Daten in der3Bhase von 0.05.

Diese 20 Profile, nacheinander angeordnet, ergeben nun die Variation der optisct
Lichtkurve im Verlauf der Prazessionsphase der Akkretionsscheibe fALBS5.12).
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Abbildung 5.9: Dargestellt sind hier die mittleren Profile fiir 10 verschiedeftéB&sen (Drei-

ecke). Die Kurven wurden nur aus Daten erstellt, von denen der Turn-On-Zeitpunkt bekannt
ist. Die schwarzen senkrechten Linien stellen die Standardabweichung jedes einzelnen Phasen-
bins dar. Die roten senkrechten Linien zeigen den Einfluss der restlichen Daten, wenn deren
Turn-On-Zeitpunkte variiert wird. Die hier abgebildeten Profile wurden im weiteren Verlauf
der Arbeit als Templates verwendet. Sie dienen auch als Vergleich fur die simulierten Licht-
kurven (Kapitel6).
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Abbildung 5.11: Darstellung der Variation des optischen Profils im
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Abbildung 5.12: Darstellung der Variation des optischen Profils im Verlauf dék 35
Prazessionsphase der Akkretionsscheibe

5.5 Abweichung der Lichtkurve vom mittleren Profil

Um die Strukturen in der Anderung der Lichtkurve wahrend désZ3&lus noch
deutlicher sichtbar zu machen, als das in den Abb3der Fall ist, wurde eine an-
dere Herangehensweise gewahlt. Nach der Anpassung der Daten an die Turn-(
Zeitpunkte wurde von jedem der 5936 Datenpunkte des B-Bands der séifer 1
Phase entsprechende mittlere optische Fluss (Bl3bsubtrahiert. Dabei wurde fur
jede T.7-Phase der exakte mittlere Fluss durch Interpolation zwischen den einzelns
Stiitzstellen berechnet. AnschlieRend wurden die Datenpunkte nachdhtd?Hase
sortiert (BinbreiteA® = 0.05). Innerhalb dieser Gruppen wurden die Daten dann auf-
steigend nach der 88hase ebenfalls in 20 Bins einsortiert. Von jedem dieser Bins
wurde der Mittelwert gebildet, so dass am Ende 20 Plots (iber‘diePhase verteilt
mit je 20 Punkten fiir die 35Phase herauskamen (AbhL4).

Die Plots zeigen uns nun die Abweichung des Profils gegeniiber dem Mittelwert |
Abhangigkeit der 3%Phase. Die Variation des Profils zu bestimmtéivPhasen

ist hier deutlich zu erkennen. Es ist auch klar ersichtlich, dass die Fluktuation b
@, 7 = 0.05 minimal ist, was sich mit den bisherigen Beobachtungen deckt.

Um die Bedeutung der einzelnen Graphen noch etwas zu verdeutlichen, wurden die
dreidimensional dargestellt. Dabei ergibt sich eine Oberflache mit diagonal laufends
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Abbildung 5.13: Dreidimensionale Darstellung der Variation des optischen Profils

Strukturen (Abb5.15). Diese zeigen eindeutig die existierende Korrelation zwischen
der 1.7-Phase und der 85hase.

5.5.1 Vergleich der Ergebnisse mit dlteren Beobachtungen

Eine derartige Korrelation wurde bereits v@erend & Boynton(1976 mit einem
kleineren Datensatz verifiziert.

Gerend & Boynton verwendeten bei ihrer Analyse insgesamt 946 Datenpunkte, die
eine Mittelung der kombinierten Datenpunkte vbavidsen et al(1972; Petro &
Hiltner (1973; Grandi et al(1974); Lyutiy et al.(1973; Chevalier & llovaisky(1974
undDeeter et al(1976 waren. Diese Datenpunkte sind in unserem Datensatz eben-
falls enthalten. Sie machen 15.9 % der Gesamtdaten aus. Es war nun von Interesse,
die Ergebnisse dieses B-Band-Datensatzes mit dem von Gerend & Boynton erhal-
tenen Ergebnissen zu vergleichen. Gerend & Boynton haben zur Aufbereitung ihres
Datensatzes von dem optischen Profil in Abhéanigkeit von der Pihasi@en Wert
abgezogen, der folgender Formel folgt:

15-(1—cosZtd) (5.4)

Da bei ihren Daten die Helligkeit in Magnituden gemessen wurde, ich jedoch bei
meinen Analysen den Fluss verwende, musste ich die Amplitude verandern, so dass
bei meinen Daten nun.A-107%°. (1 — cos2t®) subtrahiert wurde. Des Weiteren
legten Gerend & Boynton ihre Plots so, dass der Turn-On in ihrer Betrachtung bei der
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Abbildung 5.14: Abweichung der Profile bei bestimmtef-Bhasen vom mittleren Profil

359-Phase -0.15 statt findet. Deshalb wurden meine Ergebnise irbAtum diesen
Betrag in der Phase geschoben, damit ein Vergleich moglich wurde. Im Anschlu:
an diese Datenmanipulation wurden die beiden erhaltenen Plots (Contour-Plot u
Graustufenplot) auf die gleiche Grol3e skaliert und mittels eines Graphikprogramn
Ubereinandergelegt. Das Ergebnis ist in Abl.6dargestellt.

Es ist deutlich zu erkennen, dass die Hauptstrukturen der Konturlinien auch von d
Helligkeitsverteilung der von mir ausgewerteten Daten reflektiert wird. Es fallt jedoct
auch an einigen Stellen auf, dass es Abweichungen gibt.

Diese lassen sich aber durch Variationen in der Lichtkurve von Her X-1 im Verlau
fe der letzten 25 Jahre erklaren. Es zeigt jedoch auch, dass die Hauptstrukturen
Lichtkurve wéhrend des 3&yklus unverdndert geblieben sind und nur kleine De-
tailanderungen eine Streuung zeigen. Dieses Ergebnis ist in diesem Sinne sehr
mutigend, da es so die Mdglichkeit gibt, mit Hilfe der mittleren Profile zukunftige
optische Beobachtungen in ihrer®3Bhase besser einzuordnen. Wie eine mégliche
Anpassung aussehen kann, wird im ndchsten Abschnitt erklart.

Was bedeutet nun aber die Grafik im Einzelnen? Als Erstes fallen dem Betracht
viele kleine Grafiken auf, die sich um das Bild gruppieren. Entlang der X-Achse is
die Stellung des optischen Begleiters in Bezug auf den Neutronenstern (schwar:
Punkt) dargestellt. Man schaut bei dieser Betrachtungsweise senkrecht auf die Bal
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Abbildung 5.15: Dreidimensionale Ansicht der Abweichung der einzelnen Profile vom mittle-
ren Profil

ebene des Doppelsternsystems. Eine ahnliche Darstellung zeigt sich an der rechten
und linken Y-Achse. Dabei ist die Stellung der Akkretionsscheibe allein (linke unter
Y-Achse) oder Stellung der Akkretionsscheibe plus optischem Begleiter dargestellt.
Beim optischen Begleiter stellt die graue Schraffur die kiihleren Bereiche der Ober-
flache dar, wahrend die weil3en Flachen die geheizten Bereiche symbolisieren.

In der Grafik sind nun die rechte Seite des Diagramms mit der linken Seite durch
diagonal laufende Linien verbunden. Auf diesen Linien besitzt die Akkretionsscheibe
in Bezug auf den Stern immer dieselbe Orientierung. Es ist zu erkennen, dass die
Grafik auf der linken Seite die gleiche Stern-Scheiben-Konstellation zeigt wie die
Grafik auf der rechten Seite, nur aus einem anderen Blickwinkel des Betrachters. Die
BeatPeriode aus der 38Phase und der®17 betragt ¥.62. Dies ist genau die Periode,

die einer wiederkehrenden Stern-Scheibe-Konstellation entspricht und deshalb durch
die Diagonale in dieser Grafik repréasentiert wird.

5.5.2 Prognose der Turn-On-Zeitpunkte

Die vorausgegangene Analyse der Daten fihrt uns nun zum abschlieRenden Modell,
mit dem es mdglich ist, die Turn-On-Zeitpunkte fur den nachsten Zyklus wieder auf
+09.85 einzugrenzen.

Dies sieht zunéchst nicht wie eine Verbesserung des ModellsStaubert et al.
(1983 aus. Betrachten wir jedoch noch einmal, wie sich die Zahl der méglichen
Turn-On-Zeitpunkte in Abh&ngigkeit von der Anzahl der Zyklen entwickelt, die wir
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Abbildung 5.16: Kombination des Plots v@erend & Boyntor(1976 (Contourplot) mit mei-

nen Ergebnissen (Graustufenplot) der ausgewerteten optischen Daten. In dem Contourplot <
die hellen Regionen durch ein + und die dunklen durch ein - markiert. In dem Graustufer
plot sind helle Regionen weil3 und dunkle Regionen schwarz dargestellt. Der Graustufenpl
ist wegen der Wahl verschiedener Nullpunkte (Turn-On-Zeitpunkte) in dePB&se um -0.15
verschoben.
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Abbildung 5.17: Vervielféltigung der Turn-On-Zeitpunkte in Abhangigkeit der GréRe der
Lucke

uns vom letzten beobachteten Turn-On entfernt befinden (Akf).

Bezeichnen wir die Anzahl der $Zyklen mit s und die Differenz im O—C min,

so gibt es fur die Uberwindung der Liicke zwischen zwei beobachteten Turn-Ons
nach dem Random-Walk-Mode(R - s) + 1 — n mdgliche Wege. Ist uns jedoch der

mit einem Kreuz markierte Punkt in Abbildurig17 nicht bekannt, was in den mei-
sten Fallen der Fall ist, da wir ja den nachsten, kommenden Turn-On vorhersagen
wollen, so erhéht sich die Anzahl der mdglichen Turn-On-Zeitpunktg2us) + 1.

In der obigen Abbildung hatten wir fur eine Turn-On-Vorhersage in der Spalte, die
mit dem Kreuz markiert ist, neun Moéglichkeiten. Um aus diesen méglichen Turn-
On-Zeitpunkten nun die drei wahrscheinlichsten herauszubekommen, benétigen wir
optische Beobachtungen der Helligkeitsvariation von HZ Her aus dem aktueflen 35
Zyklus. Am besten ist es, wenn die Beobachtungen bei einer Orbitalphase xon

0.5 liegen, da wir hier die gréRte Variation im Verlauf def@Bhase beobachten. Mit
diesen kénnen wir dann folgende Anpassung vornehmen.

Von unseren aktuellen optischen Beobachtungen wird nun auch der mittlere Hellig-
keitswert subtrahiert. Nun wird aufgrund obiger Formel berechnet, wieviel theore-
tisch mdgliche Turn-On-Zeitpunkte existieren. Fur jeden dieser mdglichen Turn-On-
Zeitpunkte wird dann die 35Phase der beobachteten Daten neu berechnet. Diese
einzelnen Datenpunkte werden dann an die vorhandenen Templates aus Abbildung
5.14 angepasst und dgg® der Abweichung der neuen Beobachtung von den mitt-
leren Werten berechnet (Abb.18). Dasy? mit dem geringsten Wert wird dann als
bester Turn-On-Zeitpunkt ausgewahlt. Da es sich hierbei aber um den letzten Turn-On
handelt, miissen wir, um den nachsten Turn-On vorherzusagen, die Idee des Random-
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Abbildung 5.18: Anpassung einer optischen Beobachtung an das mittlere Profil. Durch eir
x2-Minimierung lasst sich der nachste Turn-On-Zeitpunkt vorhersagen.

Walk-Modells verwenden. So erhalten wir wieder drei mdgliche Turn-On-Zeitpunkte
mit einer Genauigkeit voe: 09.85.

In Abb. 5.18ist fiir eine Kurve die Anpassung durchgefuhrt worden. Aufgrund der
Licke von zwei Schritten ergaben sich fiinf theoretische Turn-On-Zeiten. Eine Be
rechnung der 35Phase fiir jede dieser Mdglichkeiten ergab eine Variation der Punk
te, wie sie in dieser Abbildung gezeigt ist. ié-Minimierung zeigte, dass der Turn-
On-Zeitpunkt, der die Datenpunkte liefert, die am linken Ende des Pfeils dargeste
sind, die beste Anpassung ergab. Die Lange des Pfeils zeigt den Variationsberei
den der Datenpunkt bei Annahme von funf unterschiedlichen Turn-On-Zeitpunkte
durchlauft.

5.6 Diskussion

In diesem Kapitel wurden die optischen Beobachtungen der letzten 26 Jahre von t
Her untersucht.
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Der grofte Teil dieses Kapitels beschéftigte sich mit der Analyse der Variation des
optischen Profils im Verlauf der Préazessionsphase der Akkretionsscheibe. Zunéachst
wurde der Datensatz aufbereitet, um alle Beobachtungspunkte fiir die Analyse ver-
wenden zu kénnen. Dafur war es notwendig, die unbeobachteten Turn-On-Zeitpunkte
mittels einer Monte-Carlo-Simulation und Anpassung an die Template-Kurven zu be-
stimmen, damit fiir jeden Punkt der Lichtkurve die exakt&-B&ase bestimmt wer-

den konnte.

Mit dieser Information war es dann méglich, 20.2-Profile zu erstellen, die sich

iiber den kompletten 3Zyklus verteilen. Eine derartig feine Abdeckung der Varia-
tion des 38-Profils konnte in dieser Arbeit aufgrund des groBen Datensatzes zum
ersten Mal prasentiert werden. Die Auflésung in der Prazesionsfhdse Akkreti-
onsscheibe betragt fiir jeden GrapleH = 0.05. Um die Variation der Profile noch
deutlicher herauszuarbeiten, wurde von jedem Profil die mittlere Variation abgezo-
gen. Dadurch lassen sich die Variationen in den optischen Profilen noch viel deutli-
cher darstellen.

Die Variationskurven wurden nun mit den Ergebnissen@enend & Boyntor{(1976
verglichen. Ihre Resultate konnten bestatig werden. In den vorliegenden optischen
Beobachtungen gibt es Punkte in der Lichtkurve, die von den vorausberechneten mitt-
leren Profilen sehr stark abweichen (Alibh9, Umlauf Nr. 262, 285). Diese Abwei-
chungen, die keine Periodizitaten aufweisen, beeinflussen jedoch das Gesamtergebnis
in so geringem MaRe, dass die Ubereinstimmung zwischen den Ergebnissée-von
rend & Boynton(1976 immer noch gegeben ist. Eine physikalische Anderung der
Systembedingungen, wie verschiedentlich vermutet, lasst sich durch diese Abwei-
chungen nicht begrunden.

Ganz anders kann man als Folgerung aus den periodischen Abweichungen der gemit-
telten Profile ein Modell beschreiben, durch welches es maglich ist, mit einer hohen
Genauigkeit den nachsten Turn-On vorherzusagen. Aus Mangel an neuen optischen
Beobachtungen konnte lediglich ein Versuch unternommen werden, dltere Daten an
die Profilvariationen anzupassen.
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KAPITEL 6

Modellierung der optischen Lichtkurve

6.1 Erweiterung des vorhandenen Programmcodes durch eine Akkr
tionsscheibe

Ziel dieses Kapitels ist es, die im Vorangegangenen dargestellten Lichtkurven mitte
einer Computersimulation zu reproduzieren und dadurch Aufschluss Uber die Syste
geometrie und die Form der vorhandenen Akkretionsscheibe zu erhalten. Die Mo
vation flr die Entwicklung eines solchen Tools war jedoch nicht nur die Mdglichkeit,
die Lichtkurve von Her X-1 zu simulieren, sondern auch die vielfaltigen Anwen-
dungszwecke bei anderen Doppelsternsystemen. Die Ausfiihrungen dieses Kapil
stitzen sich im Wesentlichen auf die Arbeit vBjurasevi (1992.

Das von Rainer Wichmann erstellte Programm wurde von mir um die Mdglichkei
erweitert, zusatzlich dem einen der beiden Doppelsterne eine Akkretionsscheibe :
zuordnen.

6.1.1 Grundprinzip der Synthese einer Lichtkurve

Um eine Lichtkurve fir einen Orbit (Umlauf des Réntgendoppelsternsystems ur
den gemeinsamen Schwerpunkt) zu berechnen, wird jede Komponente (Primérste
Sekundarstern, Scheibe) in einzelne Flachenelemente aufgeteilt. Bei jedem Umla
schritt wird nun die Anzahl der flr den Beobachter sichtbaren Elemente gezahlt. Al
dem Winkel, den sie mit dem Beobachter einschlieRen wird ihre projizierte Flach
sowie dadimb darkening(Mitte-Rand-Verdunklung), berechnet. Zusatzlich wird die
Temperatur fir jedes Flachenelement berticksichtigt. So erhalt man fur jedes Elem:
einen Energiefluss. Dieser wird fur alle sichtbaren Elemente aufsummiert.

95



96 Kapitel 6: Modellierung der optischen Lichtkurve

6.0

5.5]

Abbildung 6.1: Grundaufbau der Akkretionsscheibe in der Simulation. Dabei markiert jeder
Punkt den Mittelpunkt einer Elementarzelle.

6.1.2 Aufbau der Akkretionsscheibe

Die Scheibe mit der Dicke (d) befindet sich in der Kreisebene, welche den Primar-
sterns, dessen Radius mRe angegeben ist, umgibt. Es ist moglich die Geometrie
der Scheibe so zu wéhlen, dass sie zum Rand hin dicker wird. In Abbilgldvgrd
das Modell einer solchen Akkretionsscheibe dargestellt. Der Radius der Scheibe wird
in Einheiten des Radius dé&che lobesngegeben. Er ist durch folgende Formel
bestimmt:

S1=Ry/Ri, <1 (6.1)

S ist das Verhaltnis zwischen Scheibenradius und RadiuRdeke lobedes Prima-
ry. Ry ist dabei der Radius in Richtung der Y-Achse (ABL) in der Orbitalebene.
Der Radius des Roche OvaR ) wird aus der Gleichung

C:1 q ;—rlxl +t1rf(1fv2)f12 (6.2)

g 1/1—|—|’%—2I‘17L 2

IHier wird die Gbliche Definition fiir Primarstern (kompaktes Objekt) und Sekundérstern (optischer
Begleiter) gewahlt. Es ist jedoch zu beachten, dass diese Bezeichnungen bei der Simigatiati genau
umgekehrt verwendet werden.
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bestimmt. Wennd = v = 0; f =1 so ergibt sich:

1 1
CLi==—+ + R, (6.3)

~ Ry \/@

wobeiC das kritische Rochepotential ist.

Die Oberflache der Akkretionsscheibe wird in einzelne Flachenelemente aufgetei
Verwendet man einen einheitlichen Winkelschritt, so ist die Scheibe zunéchst in eil
zelne Segmente aufgeteilt, deren Brditg (Abb. 6.2) ist. Entlang des Radius wird
die Scheibe in konzentrische Ringe geteilt. Nach dieser Aufteilung der Scheibe €
halt man eine Oberflache, die in einzelne Kreissegmente eingeteilt ist. Eine typiscl
Anzahl von Elementen um die Akkretionsscheibe zu beschreiben sind etwa 1000
3000.

Aus praktischen Grunden (Rechenvereinfachung) und aus der Notwendigkeit he
aus, die Fehler, die bei der Berechnung der sichtbaren Flache auftreten, so klein v
moglich zu halten, wird es angestrebt, die einzelnen Flachen mdglichst gleich grc
zu machen. Damit ergibt sich als Flache fiir eine Elementard&eauf der Ober-
/Unterseite der Akkretionsscheibe:

dsf = NN, C(R-R) (6.4)

wobeiN; die Anzahl der Ringe ist, in die die Oberflache aufgeteilt whig.ist die
Anzahl der Segmente, die pro Ring entstehen, wenn mahdéeh den Winkeb v

teilt.

Fur die Flache der Elemente an der senkrechten Seite erhéalt man folgenden Ausdru

dg = 2R (6.5)

Ny
Damit die Flachengleichheit der einzelnen Elemente an der Ober-/Unterseite der A
kretionsscheibe gewéhrleistet ist, muss der Abstand der Ringe, in die die Oberflac
eingeteilt wird, von innen nach auRen abnehmen. Die Radien (vom Mittelpunkt de
Scheibe aus gemessen) der Zentren der einzelnen Flachenelei@amalt man,
wenn man Flachengleichheit voraussetzt, aus folgender Gleichung:

P=[r3(i+1)—r?(i)] = (R — R%)/N; = const (6.6)
Durch Einfuhren der folgenden Substitution

Ry = (R~ RO/ )
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Abbildung 6.2: Schematische Darstellung des Doppelsternsystems mit Akkretionsscheibe. In
dieser Grafik sind alle fur die Berechnung relevanten Parameter eingetragen.

erhalt man aus Gleichung fiir den auf3eren Radius des (i+1)ten Kreisrings

ri+21) =+/r2(i))+Py,i=0,....,N-—1 (6.8)

Daraus folgt der Radius des Zentrums des j-ten KreisripgsZ, ..., Ny)

() =[r+1)-r(@]/2 (6.9)

6.2 Berechnung der Lichtkurve

Der gesamte Energiefluss, der von dem Binary-System emittiert wird und der den
Beobachter erreicht, wird als Summe aller 'sichtbaren’ Elemente gefunden, die in
Richtung des Beobachters abstrahlen. In der Simulation wird fur die Elemente eine
planksche Strahlungscharakteristik angenommen.

Um beurteilen zu kénnen, welches der Flachenelemente vom Beobachter ‘gesehen’
wird, ist es notwendig, ein Inertial-Koordinatensystem einzufih¥enYy, Zy, Abb.

6.2). Der Ursprung dieses Koordinatensystems ist im Mittelpunk des Priméarsterns,
welcher von der Akkretionsscheibe umgeben ist. Rieund Yy Achsen sind in der
Orbit-Ebene. Der Winkel zwischen d&g Achse der Blickrichtung des Beobachters

ist die Inklination des SystenigAbb. 6.2). Die Orbitalphas® ist so definiert, dass

der Sekundarstern den Primarstern®et 0 bedeckt. Der Sehstrahl in Richtung des
Beobachters wird durch den Vektds = (lo, mp,no) beschrieben. In Abks.2 sind
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Abbildung 6.3: Grafische Erlauterung der Bedeckungsbedingungen fir unterschiedliche El
mente

nochmals alle beiden Koordinatensysteme, das Mitbewegte, in welchem die Lich
kurvenberechnung durchgefihrt wird, und das Inertialsystem abgeldet. der
Winkel zwischen den AchseX und OXy zu einer bestimmten Zeit.

Um die Berechnung der Lichtkurve zu beschleunigen, ist es moglich Giber Winkelbe
dingungen zu entscheiden, ob ein Element sichtbar ist oder nicht. Die Bedingung
cosyd < 0 und cogd < 0 sind notwendig fiir die ‘Sichtbarkeit’ des Elements, jedoch
nicht hinreichend, da diese Elemente immer noch durch den Primarstern, Sekund
stern oder die Scheibe selbst verdeckt werden kénnen.

6.2.1 Bedeckungsbestimmung

Bei einem Doppelsternsystem mit einer Akkretionsscheibe gibt es deutlich mehr B
deckungsbedingungen zu Uberprifen, da durch die Scheibe ein dritter Kérper in d
Modell eingebracht wird, welcher zusatzlich die Mdglichkeit bietet, sich selbst zL
bedecken (z.B.im Fall /R>0).

Im Einzelnen sind fur ein derartiges Modell folgende Bedeckungsbedingungen 2z
Uberprufen:

1. Priméarstern bedeckt Sekundéarstern
2. Priméarstern bedeckt Scheibe
3. Sekundarstern bedeckt Primarstern

4. Sekundarstern bedeckt Scheibe
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5. Scheibe bedeckt Primarstern
6. Scheibe bedeckt Sekundarstern
7. Scheibe bedeckt sich selbst

Die Bedeckungsbestimmung wird zuerst fiir die Elemed®, vorgenommen, die

sich auf der Oberseite der Akkretionsscheibe befinden, parallel zu der Orbitalebene.
Aus Abbildung6.3ist leicht zu ersehen, dass der Sekundarstern, welcher von der Ak-
kretionsscheibe umgeben ist, eine Elementarzﬂesolange nicht verdecken kann,
solange die Orbitalphas® folgende Bedingungen erfillt:

codO—vy) >0 (6.10)

und
r(j)sin@—w) >0 (6.11)

wobei r(j) der Radius des Zentrums des j-ten Kreisrings ist, zudem das Flachenele-
ment gehort. Die Flachenelemente, die diese Bedingungen nicht erfillen, liegen dem-
zufolge in der schraffierten Flache. In diesem Fall besteht die Méglichkeit, dass dieses
Element bedeckt wird.

Flr diesen Zweck zeichnen wir eine gerade Linie parallel zum Velgtor (1o, mo, np)

(Abb. 6.2 vom Zentrum der EIementarzetl@ mit den Koordinaterixo, Yo, Zp) zum
Beobachter. die Parameterform dieser Gleichung sieht folgendermaf3en aus:

X=Xo+lot, lo=sinicos®
y=Yo+met, my=sinisin® (6.12)
Z=127p+ ot Ng = cosi

Es wird nun untersucht, ob diese Linie einen Schnittpunkt mit der Oberflache des
Primérsterns hat. Da diese Bestimmung sehr rechenaufwéndig ist, wird, um das Pro-
gramm etwas zu beschleunigen, zunachst Giberprift, ob ein Schnittpunkt zwischen der
Linie und einer Kugelschale mit Radiutg = Xp,, die den Stern umgibt, existiert.

Hier muss man eine quadratische Gleichung losen. Wenn die Bedi@fungL > 0

erflllt ist, so existiert ein Schnittpunkt der Sphéare mit der Sichtlinie an den Stellen
t; undty. Jetzt muss noch Uberprift werden, ob die Sichtlinie einen Schnittpunkt mit
der Aquipotentialflache C(x,y,z)Gi hat. Diese Berechnung wird mittels folgender
Methode ausgefuhrt.

Im mitbewegten Referenzsystem (X,Y,Z), das im Zentrum des Primarsterns zentriert
ist,erhalt man das Potenti@ an der Oberflache des Sekundarsterns erhalt man durch
den Polarradius R des anderen Sterns (x=1, y=0, z=R)

1 1 q+1

Co = 1+R2+q<R—1>+2 , 0 =m/my (6.13)
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Das Potential

1

C(xy,z) = + —
0.2 VR +y2 42 q Vx=1)2+y2+ 22

X 4——(:|J2r1(x24-y2)f2

(6.14)
wobeix, y und z durch Gleichungs.12 gegeben sind und = f,, wird fur einzelne
Werte vont € (t3,t) berechnet. D. h. die Berechnung geschieht entlang des gerade
Sichtstrahls mit einer Schrittweite vaxt, wobei die Eklipsbedingun@(x,y,z) > C;
bei jedem Schritt verglichen wird. Die Praxis zeigt, dass eine Schrittweitéd\wen
(t2—t1)/6 ausreichend ist. Liefern die ersten drei Schritte keinen Schnittpunkt, so i
es einleuchtend, dass es auch keiner existiert.

Auf diese Weise wurde das Problem der Bedeckungsverifikation so einfach wie mo
lich gehalten. Es wurde auf die Berechnung einer quadratischen Gleichung oder
schlechtesten Fall auf die Berechnung von drei Potentialen entlang einer geraden
nie innerhalb des Intervalig; + At,t; + 3At) reduziert.

Einfacher verhdlt es sich bei den Flachenelemed®ran der senkrechten Seite der
Scheibe, da diese nicht vom Primérstern verdeckt werden kénnen. Die Strahlung, ¢
von diesen Flachenelementen ausgeht, erreicht den Beobachter, wenn die Beding
aus Gleichungs.10 erfillt ist und das Element nicht vom Sekundarstern verdeckt
wird.

6.2.2 Temperaturverteilung und Hot Spots

Standardmafiig wird jedem Stern vor Programmstart eine Temp@eaitzugewie-
sen. Durch sogenanntéot Spotsist es moéglich, einzelne Bereiche auf der Sterno-
berflache mit einer anderen Temperatur zu versehen. Die Positidtotd &potsvird
durch den Winkely,, seine GroRe mittels des Winkeé angegeben, unter welchem
der Spot fiir einem am Sternmittelpunkt befindlichen Beobachter zu sehen ware. D
bedeutet, die geometrische Form ¢t Spotswird immer durch eine Kreisflache
dargestellt.

Nimmt man die effektive Temperatur des Sternsizy,, so steht die Temperatur des
Hot Spotgdurch den Parametéy Uber

Tgpot: AdTstarn Ag < 1 (6.15)

mit dieser in Verbindung.

Anders stellt es sich mit der Temperaturverteilung auf der Akkretionsscheibe da
Durch die Aufteilung der Scheibe in Kreisringe/-Segmente kann fur diese eine Ten
peraturschichtung einzelner Kreisringe angenommen werden. So ist es moglich,
Temperaturverteilung entlang des Radius der Scheibe zu variieren. Auf diese We
se wird das Akkretionsscheibenmodell durch isotherme konzentrische Kreisringe n
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konstanter Flache angenahert. Jedes Flacheneletbisitzt denselben Energie-
fluss, den es senkrecht zur Scheibenoberflache abstrahlt. Fir den partiellen Energie-
fluss ergibt sich:

dRg(j) = dSPA, Toisk(J)] (6.16)

wobeid’ = Agf die effektive Wellenlange flr einen bestimmten Filter bedeliggdi( )

ist die Temperatur des j-ten Kreisrings.

Sollte sich auf der Akkretionsscheibe zusatzlich ldit Spotbefinden, so muss zu-
satzlich festgestellt werden, ob das Flachenelement in diese Region féllt. Da die Spot-
Position durch den Winkéb, und die GroRe durch den Winke)}, festgelegt ist, kann

man auf Grundlage von Abbildur@y10zeigen, dass das Flachenelement zuHter
SpotZone gehdort, wenn folgende Bedingung erfillt ist.

cogW —W¥p) > cosOp (6.17)

Bei diesem Flachenelement muss dann die Temperatur korrigiert werden. Hierbei ist
die Temperaturverteilung auf der Oberseite der Scheibe gegeben durch

Td,  cogW—W,) < cosOp

T(Rd’w):{ TIA cogW — W) > cosOy 1 (6.18)

Dieses Modell gibt uns nun die Mdglichkeit, den Fluss der einzelnen Flachenelmente
der Einzelkomponenten zu erhalten. Dies ist der Beginn der Lichtkurvensynthese.
Nachdem nun der GesamtfluB$®) fur den Beobachter, bei den uns interessieren-
den Orbitalphasen berechnet wurde, erhalten wir die synthetisierte Lichtkurve des
Modells, indem wir den Fluss zum Gesamtfluss bei einer bestimmten Orbitalphase
ins Verhaltnis setzen. In unserem Fall bei Orbitalphase -0.25®zw90°.

m(©) = —2.5log|F (©)/F (90°)] (6.19)

6.3 Die Lichtkurven

6.3.1 Parameter und Werte fur Her X-1

Fur die Simulation der Lichtkurve wurden im Programmcode die Parameter, die in

Tabelle6.1 aufgelistet sind, angenommen.

Des Weiteren stiitze ich mich hier auf das v@arend & Boyntor(1976 vorgeschla-

gene Modell, das auch ihrer Datenanalyse zugrunde liegt, die ich als Vergleich fir
meine Ergebnisse in Kapitélherangezogen habe. Wie schon in Kapierwahnt,

dient in diesem Modell die Akkretionsscheibe u. a. als abschattender Kérper fir die
Roéntgenstrahlung und die optische Strahlung. Diese Abschattung liefert den Haupt-
beitrag bei der Entstehung der Strukturen der Lichtkurve.
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Abbildung 6.4: Entstehung der Hot Spots n&érend & Boyntor(1976

Der Rontgenstrahl des Neutronensterns Uberstreicht bei jeder Umdrehung die Ob
flache des optischen Begleiters. Dabei heizt sich dessen Oberflache in diesem Bere
deutlich auf. Wiirde die Akkretionsscheibe nicht existieren, so wéare der Hauptteil de
Oberflache des Begleiters die dem Neutronenstern zugewandt ist, aufgeheizt. D
fuhrt dazu, dass bei jeder.Z-Umlauf des Systems eine starke Helligkeitsénderung
aufgrund der unterschiedlichen Temperaturen auf der dem Neutronenstern abgewa
ten/zugewandten Seite beobachtet wird. Die Form der Lichtkurve wiirde jedoch b
jedem Umlauf gleich aussehen.

Jetzt fligen wir die Akkretionsscheibe hinzu. Diese steht zur Orbitalebene geneigt ul
prazediert (Abb6.4). Es ist nun einfach ersichtlich, dass je nach Stellung der Akkre-
tionsscheibe der Rontgenstrahl, der sowohl vom Siidpol als auch vom Nordpol d
Neutronensterns kommt, abgeschattet wird. In der in Abbdargestellten Scheiben-
stellung wird der vom Sudpol des Neutronensterns kommende Rdntgenstrahl ab
schattet, so dass nur ein geheizter Berekttt Spoj auf der nérdlichen Hemisphare
des Begleiters entsteht. Im Laufe der Préazession der Akkretionsscheibe wird sich n
dieses Gebiet in GroRe und Position &ndern. Im Gegenzug wird auf der sudlich
Hemisphére langsam ein zweitdot Spotentstehen. Hat die Akkretionsscheibe sich
180 weitergedreht, so ist détot Spotauf der siidlichen Halbkugel maximal und auf
der nordlichen dagegen sehr schwach.

Diese Annahmen lasse ich nun in die Simulation einflie3en und versuche die Variatic
der optischen Profile mithilfe von zwei auf der Sternoberfléche lokalisiétteiBpots

zu reproduzieren. Einer der Spots befindet sich auf der nordlichen Hemisphére c
Sterns, wahrend der andere sich auf der studlichen Halfte befindet.
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Tabelle 6.1: Parameter von Her X-1/HZ Her, die in der Simulation beriicksichtigt wurden

Parameter Literaturwert | Modellwert
Inkination: 83 83
Massenverhéltnis: 0.6594 0.6594
Temp. Neutronenstern: 100000K| 100000K
Temp. optischer Begleiter: 8100K 8100K
Temp. Akkretionsscheibe: 12000K 12000K
Akkretionsscheib&nnen: 10fcm 0.05-Ryk
Akkretionsscheib®auzen 2-10"cm 0.9 Ry
Akkretionsscheibe Inklination 28 28

6.3.2 Lichtkurven

Die Lichtkurve wird in Magnituden ausgegeben. Dabei ist, wie in der Astronomie
Ublich, die GroRRe folgendermafien definiert:

Fluss

2
Fluss (6.20)

m —mp = 2.5-log

Die Helligkeit bei Phase -0.25 (Startpunkt der Simulation) wird als Referenzfluss fur
die simulierte Lichtkurve definiert (Gleichurg20. Um die so erhaltene Lichtkurve

mit einer beobachteten Lichtkurve von Her X-1 zu vergleichen, wird nun folgender-
malfen vorgegangen:

Fur die Anpassung der Simulation an die Daten wurden zunéchst alle bekannten Para-
meter des Systems Her X-1/HZ Her in das Modell ibernommen. Lediglich die Grél3e,
Position und die Temperatur ddot Spotsauf der Oberflache des Sekundarsterns wa-
ren freie Parameter.

Als Vergleich fir die Qualitat der Simulation wurden die 10 Profile aus Abbildung
5.9im vorherigen Kapitel herangezogen. Im ersten Schritt wurden die Simulations-
parameter so gewahlt, dass die modellierte Kurve mit dem beobachteten Profil bei
der Prazessionsphad&s = 0.95 die geringste Abweichung besaf3. An die folgen-
den neun Kurven wurde die Simulation nur durch Variation der Prézessionsphase der
Scheibe, Position und Temperatur ¢hat SpotRegionen mittels eingg?-Fits ange-

passt (Abb6.6).

6.4 Diskussion

Die Fitergebnisse der Anpassung sind in Tab&liaufgelistet. Dabei stellt d&dim-
factor das Verhaltnis zwischen Temperatur di&st Spotsund Temperatur der unge-
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Tabelle 6.2: Fitparameter der fir die Anpassung der simulierten Lichtkurven an die beobacht

ten.

Hot Spot 1 Hot Spot 2
Phasé¥ss | Longitude | Radius| Dimfactor | Longitude | Radius| Dimfactor
0.0-0.1 -45.3 25.0 0.95 45.0 25.0 1.25
0.1-0.2 -55.0 25.0 1.25 55.0 30.0 1.1
0.2-0.3 -70.0 25.0 1.7 70.0 25.0 1.7
0.3-04 -40.0 25.0 14 55.0 25.0 1.77
0.4-05 0.0 30.0 15 30.0 27.0 1.60
0.5-0.6 10.0 30.0 15 25.0 27.0 1.60
0.6-0.7 15.0 30.0 2.0 25.0 27.0 2.0
0.7-0.8 -3.0 25.0 1.85 8.0 27.0 1.95
0.8-0.9 -5.0 30.0 1.75 0.0 27.0 1.95
09-10 -25.0 25 15 27.3 20.0 1.0

heizten Sternoberflache dar. Die Longitude gibt die Position des Zentrun&pdes
ausgehend vom inneren Lagrange-Punkt in Grad an. Dabei geht die Zahlweise v
0 —-180 gegen den Uhrzeigersinn und von 0 — +18@ Uhrzeigersinn. Der Durch-
messer des entsprechendéot Spotswird ebenfalls in Grad angegeben. Eine grafi-
sche Aufarbeitung der Tabelleneintrége findet sich in Abb.

Wenden wir uns zunachst den simulierten Lichtkurven zu. In Abbildarggsind

fur 10 verschieden 35Phasen die beobachteten Profile (durchgezogene Linie) unt
die simulierten Profile (Punkte) dargestellt. Zunachst fallt auf, dass die simulierte
Profile einige beobachtete Charakteristika gut wiedergeben. Da sind zum einen ¢
Erscheinen eines 2. Minimum&¢s=0.2-0.3), dann das Hin- und Herwandern der
Lage des Maximums im Bereich 0.3 — 0.6 dér7tPhase sowie die Ausbildung eines
spitzen MaximumsW35=0.6-0.7). Daneben existieren auch Prazessionsphasen, b
denen es deutliche Abweichungen zwischen Simulation und Beobachtung gibt. Die
Abweichung haben im Wesentlichen zwei Ursachen, die in programmtechnische
Vereinfachungen und Einschréankungen begriindet sind.

Als Erstes ist, wie im Abschnits.2.2beschrieben, die Form défot Spots die wir

auf der Oberflache des Sekundarsterns vermuten, eine andere als die in der Simi
tion implementierte Kreisform. Da bei jeder Umdrehung der Réntgenbeam die del
Neutronenstern zugewandte Oberflache des optischen Begleiters Giberstreicht, ist
Geometrie eines Bandes fur ditot Spotsleicht ersichtlich. Je nach Stellung der
Akkretionsscheibe (Prazessionsphase) ist der Rontgenbeam in gewissen Bereic
abgeschattet und die Form sowie Position idet Spotsauf der Oberflache variiert.
Diese unterschiedliche Heizung kann in der Simulation nur durch die Variation de
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Helligkeit und Position der Spots hachempfunden werden.

Dass die Form deHot Spotseinen wesentlichen Einfluss auf die Genauigkeit der
Ubereinstimmung der Simulation mit dem beobachteten Profil hat, kann man an den
Prazessionsphasen erkennen, bei denen das zweite Minimum nicht vorhanden ist. In
diesen Phasen stimmt die Simulation deutlich besser mit der Beobachtung berein.
Dies kommt daher, dass die beiden Spots sehr dicht nebeneinander gesetzt werden
konnten (Tab6.2), so dass die anndhernde Form eines Bandes auf der Sternoberflache
entsteht.

Der zweite Punkt, der eine Ungenauigkeit in der Simulation verursacht, ist die Tat-
sache, dass sich die Temperatur in &t SpotRegionen aus programmtechnischen
Grinden z. Zt. nur um einen Faktor zwei gegeniiber der Oberflachentemperatur des
Sterns erhdhen lasst. Dies fuhrte dazu, dass ein spitzes Maximum, wie bei Prazessi-
onsphasél;s = 0.6 — 0.7 undWss = 0.7 — 0.8 nicht richtig modelliert werden kann,

da eine derartig starke Helligkeitsvariation nicht allein durch eine weitere Erhéhung
der Temperatur deldot Spots sondern zusatzlich durch eine VergréRerung der Fla-
che beschrieben werden muss. Die gréRere FlacheloeSpotsihrt zwangslaufig

zu einer Ausweitung des Maximums.

Trotz dieser ‘Schwéchen’ im Programmcode kann eine Losung fur die Variation der
Position detHot Spotggegeben werden (Abb.5a). Hier ist eine periodische Bewe-
gung derHot Spotsiber die Sternoberflache im Verlauf def@Bhase zu erkennen.

Die Positionsanderung reprasentiert aufgrund der im Modell verwendeten Geome-
trie die Verlagerung dellot Spotswie sie sich in der Natur darstellen sollte. Durch
Abschattungseffekte der Akkretionsscheibe wird der geheizte Streifen auf der Ober-
flache von HZ Her vom einen oder anderen Rand verkirzt, was zu einer Verschiebung
seines Schwerpunktes fiihrt. Diese Verschiebung wird hier im Modell durch eine Va-
riation in der Longitude dargestellt. In AbB.5ist zwischen den beiden Plots noch
einmal die korrespondierende Stellung der Akkretionsscheibe dargestellt, wie sie sich
fur einen Beobachter bei Orbitpha®g.7=0.5 darstellt. Die Scheibenstellungen sind
aus Abbildundg.16entnommen. Es ist beim Vergleich dieser beiden Abbildungen zu
beachten, dass Gerend & Boynton ihre Turn-On-Phase gegentber meiner Definition
um Ws5=-0.15 verschoben haben.

Es ist jedoch deutlich zu erkennen, dass wir kurz vor Ende dePBase {35=0.95)

Edge Onauf die Scheibe schauen. Kurz darauf wird dann der Scheibenrand sich nei-
gen und den Blick auf den Neutronenstern freigeben. Zur Verdeutlichung ist die Pra-
zession der Scheibe nochmals in Abbildihg@& 6.8 dargestellt.

Unter den im Modell gemachten Annahmen liefert dieses als Ergebnis die Variation
derHot Spotssowie deren Temperatur. Vergleichen wir diese Resultate nun mit den
Vorhersagen vorGerend & Boynton(1976), so stimmt die Position der Hot Spots
nicht in allen Phasen mit denen von ihnen vorausgesagten Uberein (vgl5Alsb.

& Abb. 6.7—6.8). Ob es sich hierbei um einen Effekt der ungentigenden Modellie-
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Abbildung 6.5: (a) Position (Longitude) der beiddnt Spotsauf der Oberflache des optischen
Begleiters wéhrend eines 8Zyklus. (b) Variation der Temperatur delot Spotsvéhrend des
359-Zyklus. Der Wert auf der Y-AchseDimfactor) gibt das Verhaltnis zwischen Temperatur
desHot Spotsund Temperatur auf der ungeheizten Sternoberflache an. Die kleinen Abbil
dungen zwischen den beiden Plots stellen die Prazessionsphase der Akkretionsscheibe zu
entsprechenden Phasen dar. Sie wurden der AbbilBurgentnommen.

rung derHot Spotsin der Simulation handelt, wird sich nach einer Vebesserung del
Simulation zeigen.

Unbefriedigend ist auch die Veranderung der TemperatureHaoleBpotsdie in Abb.

6.50 dargestellt ist. Physikalisch wirde man zwei sinusférmige Kurven erwarten, di
um 180 in der Phase gegeneinander verschoben sind. Nach dem zugrunde gel
ten Modell wird der Réntgenbeam, der die siidliche und nérdliche Hemisphare hei:
abwechselnd von der Akkretionsscheibe abgeschattet, so dass die Temperatur der
zelnenHot Spotsabwechselnd an- und abschwellen sollte.

Dieses Problem der Simulation sollte jedoch mit der AnderungHierSpotGeo-
metrie behoben sein, da die Flache der geheizten Gebiete direkt mit der Temperatu
Verbindung steht. Auch kann man noch tber eine Variation der Temperatur innerha
der Hot SpotGebiete nachdenken, da mit Sicherheit das Zentrum des Gebiets eil
héhere Temperatur aufweist als z. B. die RanderHi®sSpots

Zusammenfassend kann man feststellen, dass es durch die Simulation moglich w
de, komplexe Uberlagerungen von verschiedenen Perioden innerhalb des Rontg
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doppelsternsystems zu visualisieren. Mittels bekannter Systemparameter konnten die
Lichtkurven fir verschiedene Prazessionsphasen modelliert werden. Dabei erhielten
wir eine Ldsung fir die Position und die Temperatur der geheizten Gebiete auf der
Oberflache des Sekundarsterns in Abhangigkeit dé3ise.

Eine Verbesserung der Simulation dahingehend, dass es moglich wird die Geometrie
der Hot Spotsfreier zu wahlen, sowie eine gréRere Temperaturvariation derselben
kénnten nochmals eine deutlich bessere Anpassung der Lichtkurven an die optischen
Beobachtungen von HZ Her ermdglichen.

Weitere sinnvolle Schritte in der Entwicklung des Programms wéren die Mdglich-
keit den Rontgenbeam zu simulieren und so die Reprozessierung der Strahlung an
der Oberflache nachzubilden. Dann wiirde der Effekt der Veranderung der Geometrie
desHot Spotsautomatisch durch die Abschattung des Rontgenbeams durch die Ak-
kretionsscheibe erzielt werden und misste nicht mittels manueller Variatidtoder
SpotGeometrie und Position erreicht werden.
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Abbildung 6.6: Simulation der Lichtkurve von HZ Her. Die durchgezogene Linie stellt dabei
das beobachtete Profil dar (vgl. Kapitgl Abb. 5.9), wahrend die Punkte das mit Nightfall
simulierte Profil représentieren.
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Abbildung 6.7: Dreidimensionale Visualisierung der Variation 8potsim Verlauf der 35-
Phase, wie sie als Ergebnis der Simulation zustande kommt. Fiir die einzefhBPh&sen ist
die Stellung der Akkretionsscheibe entsprechend ihrer Prazession dargestellt. Aufgetragen ist

hier der relative Fluss des Systems. Helle Stellen auf der Sternoberflache liefern einen héheren
Flussbeitrag als dunklere.
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Abbildung 6.8: Dreidimensionale Visualisierung der Variation 8potsim Verlauf der 35-
Phase, wie sie als Ergebnis der Simulation zustande kommt. Fiir die einzefhBPh&sen ist
die Stellung der Akkretionsscheibe entsprechend ihrer Prazession dargestellt. Aufgetragen

hier der relative Fluss des Systems. Helle Stellen auf der Sternoberflache liefern einen héhe
Flussbeitrag als dunklere.
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Schlussbemerkung und Ausblick

Gegenstand dieser Arbeit war die Auswertung von Beobachtungen, die sowohl im
Rontgenbereich als auch im optischen Bereich bei dem Réntgendoppelsternsystem
Her X-1/HZ Her vorgenommen wurden.

Pulsperiodenentwicklung

Fur zwei Beobachtungen (Dezember 2000, Mai und Juni 2001) wurden die Pulspe-
rioden von Her X-1 bestimmt. Die Ergebnisse bestatigen die von anderen Gruppen
bestimmte Periode und den damit verbundenen rapiden Spin-Down des Pulsars, der
durch einerAnomalous Low Statausgeldst wurde.

Des Weiteren wurde eine untypische Form des Pulsprofils in der Beobachtung vom
Dezember 2000 gefunden. Eine derartige Pulsform wurde nur in zwei friiheren Ar-
tikeln erwdhnt. Eine Analyse der Daten vom Mai/Juni 2001 zeigte die Variation des
Pulsprofils jedoch nicht mehr. Das Auftreten eines Profils mit dieser Pulsform hangt
Vermutungen zufolge mit einer verminderten Akkretionsrate des Systems zusammen.
Auch diese Aussage kann mit meinen Ergebnissen untermauert werden, da bei diesen
Beobachtungen eine um 15 % verminderte Zahlrate im PCU-Detektor auf RXTE ge-
messen wurde.

Mit den RXTE-Beobachtungen vom Dezember 2000 konnten friihere Untersuchun-
gen bestétigt werden, die zeigen, dass die Zyklotronlinien-Parameter Linienenergie
(Ecyc), Linienbreite Ey) und Linientiefe &) durch die Pulsphase moduliert sind.
Aufgrund einer Veranderung der Zyklotronlinienenergie konnten die hier gefundenen
Ergebnisse nur mit ihren relativen Betragen verglichen werden.

Das Verhalten der einzelnen Parameter deckt sich jedoch vollstandig mit den von an-
deren Gruppen zu friiheren Zeitpunkten erhaltenen Ergebnisse.

Optische Beobachtungen

In diesem Abschnitt wurde ein groRer Datensatz im optischen Bereich analysiert. Da-
bei lag der Schwerpunkt auf der Variation der Form der Lichtkurve im Verlauf der
35%-Phase. Daraus resultierte einerseits die Bestétigung von &lteren Beobachtungen
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(Gerend & Boynton1976 und andererseits die Entwicklung eines Modells um den
Turn-On-Zeitpunkt vorauszusagen. Auch wurde mit der ausgiebigen Analyse der D
ten die Basis fUr einen Vergleich der beobachteten Lichtkurven mit den simulierte
gelegt.

Modellierung der optischen Lichtkurve

Da die Vorstellung der geometrischen Anordnung und der Ursache der Effekte, d
zur Entstehung der optischen Lichtkurve beitragen, sehr schwierig ist, lag es na
hierfur eine Simulation zu entwickeln.

Basierend auf dem bereits von Rainer Wichmann fir ein Doppelsternsystem er
wickelten Code Nlightfall), wurde dieses Programm um eine zuséatzliche Komponen-
te, die Akkretionsscheibe, erweitert.

Nach Fertigstellung der dafir benétigten Subroutinen und Softwarednderungen wi
de die Simulation dazu verwendet, die im vorhergehenden Kapitel analysierten V
riationen der optischen Lichtkurve zu reproduzieren. Dies gelang erstaunlich gut. D
noch existierenden Abweichungen zwischen Simulation und Beobachtung lassen s
anhand der Einschréankungen der die Software unterliegt, erklaren.

Des Weiteren ist es gelungen die von der Prazessionsphase abhangige Variation
Position der durch die Heizung des Rdontgenbeams entstehétade®potsauf der
Oberflache des Sekundarsterns zu berechnen. Hierbei gibt es jedoch noch einige |
stimmigkeiten zwischen existierenden Modellen und den Simulationsergebnisen. |
ist zu erwarten, dass in einer Uberarbeiteten Version diese Simulation die ‘Schw
chen’ des Programmcodes behoben werden kdnnen und dadurch eine noch exak
Anpassung des Modells an die Beobachtung mdglich sein wird.

Ausblick

Die in dieser Arbeit vorgenommenen Untersuchungen beleuchten unterschiedlic
Fragestellungen in Bezug auf das Rontgendoppelsternsystem Her X-1/HZ Her.
Dabei konnte zum einen eine Bestatigung der bisherigen Ergebnisse anderer Arbe
gruppen durch neu hinzugekommene Beobachtungsdaten erreicht werden (Pulsp
ode, Pulsphasenspektroskopie), und zum anderen die Entwicklung eines Modells
Beschreibung des Verhaltens der optischen Lichtkurve von HZ Her vorangetriebe
werden.

Die Standardanalysen, die in regelmafRigen Abstdénden gemacht werden, um die E
wicklung eines astronomischen Objektes verfolgen zu kénnen, zeigen in dieser Arb
eine gute Ubereinstimmung mit den theoretischen Vorhersagen. Es konnte auch
erneuter Hinweis auf den Zusammenhang der veranderten Pulsform mit einer verm
derten Akkretionsrate gefunden werden, wie er nur in zwei Féllen zuvor beobacht
wurde.

Eine ausfuhrliche Analyse der optischen Daten liefert ein detailliertes Bild Uber di
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Variation der Lichtkurve des optischen Begleiters in Abhéngigkeit d&Bazessi-
onsphase der Akkretionsscheibe. Diese Ergebnisse konnten wiederum dazu verwen-
det werden, die Funktion der Simulation zu verifizieren.

Als letzer Punkt er6ffnet die Erweiterung der Simulation um eine Akkretionscheibe
eine ungeheuer groRe Zahl an Verwendungsmaoglichkeiten fiir andere Doppelsternsys-
teme mit Akkretionsscheibe, wie z.B. kataklysmische Variable (CVs).

Damit liefert diese Arbeit einen weiteren Beitrag, der uns dem Verstandnis der be-
obachteten astronomischen Phanomene wieder einen Schritt nédher bringt.



Tell IV

Anhang
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ANHANG A

Absorption & Opazitat

Ist der Raum zwischen Strahlungsquelle und Beobachter nicht vollkommen leer, so
dern enthalt interstellare Materie der Diclmeso wird ein Teil der Strahlung auf ih-
rem Weg durch Materie absorbiert oder aus der Sichtlinie hinaus gestreut. Die Sumr
dieser Strahlungsverluste wird &stinktionbezeichnet.

+ dL

Abbildung A.1: Absorption und Streuung am interstellaren Medium

Die Schwachung der Strahlung lasst sich durch

dL=—o-nLdr (A1)
~~

o

beschreiben. Dabei ist der Wirkungsquerschnitt und - n wird als Opazitata be-
zeichnet. Die Opazitat stellt somit die Effektivitat der Schwachung der Strahlung da
Die Dimension vong ist m™L. Im vollkommenen Vakuum istc = 0 und erreicht
unendlich, wenn die Substanz total undurchsichtig wird. Daraus lasst sich nun &
dimensionslose GrélRe digptische Dicker definieren:

dr = adr (A.2)
Wird dies nun in Gleichung B.1 eingesetzt, ergibt sich

dL= —Ldr. (A.3)
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Integration von der Quelle (wo Lslundt = 0 ist) bis zum Beobachter ergibt:

/ dT / dr. (A4)

L=Lge " (A.5)

eine Beziehung fir die Abnahme des beobachteten Flusses mit wachsender optischer
Dicke.

Damit erhalt man



ANHANG B

B-Band-Datenpunkte

Im Folgenden werden alle B-Band-Datenpunkte in ihrem zeitlichen Verlauf darge
stellt. Dabei sind an der X-Achse Binary cycles aufgetragen. Die Datenpunkte we
den durch die schwarzen Kreuze markiert. Die rote Kurve im Hintergrund stellt die
in Kapitel 5 mittels Monte-Carlo-Simulation gefundene Variation déf7iPhase im
Verlauf eines 3%-Zyklus dar.

Die senkrechte Linie am Beginn jedes Plots stellt den Turn-On-Zeitpunkt bei diesel
359-Zyklus dar.
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Abbildung B.1: Verteilung der Daten tber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Um-
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On ge-
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPdgy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.2: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Un
laufe des optischen Begleiters wird fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On geza
Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten voh®@gy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.3: Verteilung der Daten tber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Um-
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On ge-
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volvdy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.4: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Un
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPagy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.5: Verteilung der Daten tber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Um-
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On ge-
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPdgy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.6: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Un
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPagy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.7: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Um-
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On ge-
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPdgy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.8: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Un
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPagy/s- cm? angegeben.
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Abbildung B.9: Verteilung der Daten Uber der Orbitalphase des optischen Begleiters. Die Um-
laufe des optischen Begleiters werden fortlaufend seit dem ersten beobachteten Turn-On ge-
zahlt. Die Zahlenwerte an der Y-Achse sind in Einheiten volPay/s- cn? angegeben.



C.1 Daten der beobachteten Turn-Ons

ANHANG C

Tabellen

cyc obs. + calc. o-C + binary | width
TJD! [days] TJD [bincy] | [bincy] | [bincy] | phase
-1 | 1290.024| 0.022 | 1295.039| -2.950 | 0.013 0.74 21.0
0 | 1325.68 | 0.06 | 1329.892| -2.478 | 0.035 | 21.71 | 21.0
1 | 1361.37 | 0.04 | 1364.746| -1.986 | 0.024 | 42.70 | 21.0
2 1397 0.04 | 1399.599| -1.529 | 0.024 | 63.66 | 20.6
3 | 1432.092| 0.07 | 1434.453| -1.388 | 0.041 | 84.30 | 20.4
4 | 1466.86 | 0.05 | 1469.306| -1.439 | 0.029 | 104.75| 20.5
5 | 1501.649| 0.038 | 1504.160| -1.477 | 0.022 | 125.21| 20.5
6 | 1536.49 | 0.04 | 1539.013| -1.484 | 0.024 | 145.70 | 20.9
7 | 1572.108| 0.023 | 1573.866| -1.034 | 0.014 | 166.65| 20.0
8 | 1606.09 | 0.04 | 1608.720| -1.547 | 0.024 | 186.64 | 20.1
9 | 1640.224| 0.033 | 1643.573| -1.970 | 0.019 | 206.72 | 20.5
10 | 1675.004| 0.03 | 1678.427| -2.013 | 0.018 | 227.17 | 20.1
11 | 1709.19 | 0.07 | 1713.280| -2.406 | 0.041 | 247.28 | 20.0
12 | 1743.22 | 0.04 | 1748.134| -2.890 | 0.024 | 267.30 | 19.9
13 | 1777.12| 0.05 | 1782.987| -3.451 | 0.029 | 287.24 | 21.0
14 | 1812.81| 0.05 | 1817.840| -2.959 | 0.029 | 308.23 | 21.0
15 | 1848.51| 0.05 | 1852.694| -2.461 | 0.029 | 329.23 | 21.0
16 | 1884.23 | 0.05 | 1887.547| -1.951 | 0.029 | 350.23 | 20.0
17 | 1918.3 | 0.41 | 1922.401| -2.412 | 0.241 | 370.27 | 21.0
18 | 1953.94 | 0.05 | 1957.254| -1.949 | 0.029 | 391.24 | 123.4

1TJD = JD - 2440000.0
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130 Kapitel C: Tabellen
cyc obs. + calc. o-C + binary | width
TJID [days] TJD [bincy] | [bincy] | [bincy] | phase
24 | 2163.744| 0.017 | 2166.375| -1.547 | 0.010 | 514.64 | 124.6
30 | 2375.602| 0.1 | 2375.496| 0.063 | 0.059 | 639.25| 20.5
31 | 2410.443| 0.1 | 2410.349| 0.055 | 0.059 | 659.74 | 20.4
32 | 2445.1 1 2445.202| -0.060 | 0.588 | 680.13 | 20.6
33 | 2480.14 | 0.07 | 2480.056| 0.049 | 0.041 | 700.74 | 20.0
34 | 2514.1 | 0.02 | 2514.909| -0.476 | 0.012 | 720.71| 81.5
38 | 2652.685| 0.035 | 2654.323| -0.963 | 0.021 | 802.22 | 101.9
43 | 2826.011| 0.1 | 2828.590| -1.517 | 0.059 | 904.17 | 62.5
46 | 2932.2 0.5 | 2933.151| -0.559 | 0.294 | 966.63 | 21.1
47 | 2968.01 | 0.045 | 2968.004| 0.003 | 0.026 | 987.69 | 123.6
53 | 3178.13 | 0.042 | 3177.125| 0.591 | 0.025 | 111.28 | 101.4
58 | 3350.59 | 0.05 | 3351.392| -0.472 | 0.029 | 212.71| 20.9
59 | 3386.2 0.1 | 3386.245| -0.027 | 0.059 | 233.66 | 102.6
64 | 3560.6 0.1 | 3560.513| 0.051 | 0.059 | 336.24 | 101.4
69 | 3732.95| 0.3 | 3734.780| -1.076 | 0.176 | 437.61 | 21.0
70 | 3768.7 0.5 | 3769.633| -0.549 | 0.294 | 458.64 | 41.0
72 | 3838.4 0.2 | 3839.340| -0.553 | 0.118 | 499.63 | 20.6
73 | 38735 0.2 | 3874.194| -0.408 | 0.118 | 520.28 | 42.1
75 3945 0.5 | 3943.900| 0.647 | 0.294 | 562.33| 414
77 | 4015.35| 0.05 | 4013.607| 1.025 | 0.029 | 603.71 | 144.5
84 4261 0.2 | 4257.581| 2.011 | 0.118 | 748.20 | 82.0
88 | 4400.469| 0.05 | 4396.995| 2.043 | 0.029 | 830.23 | 181.5
97 | 4709.012| 0.05 | 4710.676| -0.979 | 0.029 | 011.71| 20.5
98 | 474391 | 0.05 | 4745.530| -0.953 | 0.029 | 032.23| 20.9
99 | 47795 1 4780.383| -0.519 | 0.588 | 053.17 | 205.1
109 | 5128.14 | 0.05 | 5128.917| -0.457 | 0.029 | 258.23 | 21.0
110 | 5163.84 | 0.05 | 5163.771| 0.041 | 0.029 | 279.23 | 180.0
119 | 5469.87 | 0.05 | 5477.452| -4.459 | 0.029 | 459.23 | 166.5
127 5753 1 5756.279| -1.929 | 0.588 | 625.76 | 20.6
128 5788 0.5 | 5791.133| -1.843 | 0.294 | 646.34 | 247.3
140 | 6208.5 0.5 | 6209.374| -0.514 | 0.294 | 893.67 | 700.5
174 | 7399.5 0.3 | 7394.391| 3.005 | 0.176 | 594.19 | 143.0
181 | 7642.7 0.2 | 7638.365| 2.550 | 0.118 | 737.24| 389.5
200 | 8304.85| 0.05 | 8300.581| 2.511 | 0.029 | 126.70 | 40.4
202 | 8373.6 0.4 | 8370.288| 1.948 | 0.235 | 167.14| 20.6
203 | 8408.7 0.4 | 8405.141| 2.093 | 0.235 | 187.78| 20.5
204 | 8443.6 0.4 | 8439.994| 2.121 | 0.235 | 208.31| 20.4
205 | 8478.3 0.4 | 8474.848) 2.030 | 0.235 | 228.72| 20.1
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Kapitel C.1: Daten der beobachteten Turn-Ons
cyc obs. + calc. O-C + binary | width
TJD [days] TJD [bincy] | [bincy] | [bincy] | phase
206 | 8512.4 | 0.4 | 8509.701| 1.587 | 0.235 | 248.77 | 21.1
207 | 8548.2 | 0.4 | 8544.555| 2.144 | 0.235 | 269.83 | 20.5
208 | 8583 0.4 | 8579.408| 2.113 | 0.235 | 290.30 | 20.0
209 | 8617 0.4 | 8614.262| 1.611 | 0.235 | 310.30 | 20.0
210 | 8651 0.4 | 8649.115| 1.109 | 0.235 | 330.30 | 19.9
211 | 8684.9 | 0.4 | 8683.969| 0.548 | 0.235 | 350.24 | 20.9
212 | 87205 | 0.5 | 8718.822| 0.987 | 0.294 | 371.17 | 20.6
213 | 87555 | 0.5 | 8753.675| 1.073 | 0.294 | 391.76 | 20.0
214 | 8789.5| 0.4 | 8788.529| 0.571 | 0.235 | 411.76 | 19.9
215| 8823.3 | 0.468 | 8823.382| -0.048 | 0.275 | 431.64 | 20.0
216 | 8857.3 | 0.5 | 8858.236| -0.550 | 0.294 | 451.64 | 20.2
217 | 8891.6 | 0.4 | 8893.089| -0.876 | 0.235 | 471.81 | 20.5
218 | 8926.4 | 0.5 | 8927.943| -0.907 | 0.294 | 492.28 | 20.4
219 | 8961.1| 0.4 | 8962.796| -0.998 | 0.235 | 512.69 | 41.2
221| 9031.1 | 0.4 | 9032.503| -0.825 | 0.235 | 553.86 | 20.5
222 | 9066 0.4 | 9067.356| -0.798 | 0.235 | 574.39 | 20.9
223 | 91015 | 0.4 | 9102.210| -0.418 | 0.235 | 595.27 | 20.9
224 | 9136.95| 0.4 | 9137.063| -0.067 | 0.235 | 616.12 | 20.7
225| 91721 | 0.4 | 9171.917| 0.108 | 0.235 | 636.80 | 19.9
226 | 9206 0.4 | 9206.770| -0.453 | 0.235 | 656.73 | 19.9
227 | 9239.8 | 0.4 | 9241.624| -1.073 | 0.235 | 676.61 | 40.5
229 9308.74| 0.4 | 9311.331| -1.524 | 0.235 | 717.16 | 20.4
230| 9343.48| 0.5 | 9346.184| -1.590 | 0.294 | 737.60 | 20.6
231| 9378.44| 0.4 | 9381.037| -1.528 | 0.235 | 758.16 | 20.4
232| 9413.19| 0.4 | 9415.891| -1.589 | 0.235 | 778.60 | 20.6
233 | 9448.25| 0.4 | 9450.744| -1.467 | 0.235 | 799.22 | 20.4
234| 94829 | 0.4 | 9485.598| -1.587 | 0.235 | 819.60 | 21.0
235| 9518.6 | 0.4 | 9520.451| -1.089 | 0.235 | 840.60 | 20.2
236 | 9552.9 | 0.4 | 9555.305| -1.414 | 0.235 | 860.77 | 20.1
237 | 9587 0.4 | 9590.158| -1.857 | 0.235 | 880.83 | 20.5
238 | 9621.9 | 0.808 | 9625.011| -1.830 | 0.475 | 901.36 | 20.8
239 | 9657.2 | 0.5 | 9659.865| -1.567 | 0.294 | 922.12 | 20.5
240 | 9692.1 | 0.4 | 9694.718| -1.540 | 0.235 | 942.65| 20.5
241 | 9726.9 | 1.275| 9729.572| -1.572 | 0.750 | 963.12 | 20.6
242 | 9762 0.4 | 9764.425| -1.426 | 0.235 | 983.76 | 19.9
243 | 9795.8 | 0.4 | 9799.279| -2.046 | 0.235 | 003.64 | 21.1
244 9831.7 | 0.4 | 9834.132| -1.431 | 0.235 | 024.76 | 20.4
245| 9866.3 | 0.4 | 9868.986| -1.580 | 0.235 | 045.11 | 20.5
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cyc obs. + calc. o-C + binary | width
TJID [days] TJD [bincy] | [bincy] | [bincy] | phase

246 | 9901.2 0.4 9903.839 | -1.552 | 0.235 | 065.64 | 20.1
247 | 99354 0.4 9938.692 | -1.937 | 0.235 | 085.75| 20.9
248 | 9970.9 0.4 9973.546 | -1.556 | 0.235 | 106.63 | 20.6
249 | 10006 0.4 | 10008.399| -1.411 | 0.235 | 127.28 | 20.9
250 | 10041.5| 0.5 | 10043.253| -1.031 | 0.294 | 148.16 | 21.0
251 | 10077.2| 0.4 | 10078.106| -0.533 | 0.235 | 169.15| 20.6
252 | 10112.3| 0.4 | 10112.960| -0.388 | 0.235 | 189.80 | 20.0
253 | 10146.3| 0.3 | 10147.813| -0.890 | 0.176 | 209.80 | 20.9
254 | 10181.8| 0.2 | 10182.667| -0.510 | 0.118 | 230.68 | 20.6
255| 102169 | 0.2 | 10217.520| -0.365 | 0.118 | 251.32 | 20.8
256 | 10252.3 | 0.3 | 10252.373| -0.043 | 0.176 | 272.14 | 20.1
257 | 10286.4 | 0.05 | 10287.227| -0.486 | 0.029 | 292.20 | 20.9
258 | 10322 0.3 | 10322.080| -0.047 | 0.176 | 313.14 | 205
259 | 10356.8 | 0.1 | 10356.934| -0.079 | 0.059 | 333.61| 20.1
260 | 10390.9 | 0.05 | 10391.787| -0.522 | 0.029 | 353.67 | 20.6
261 | 10425.85| 0.05 | 10426.641| -0.465 | 0.029 | 374.22 | 20.5
262 | 10460.75| 0.05 | 10461.494| -0.438 | 0.029 | 394.75 | 20.9
263 | 10496.3 | 0.1 | 10496.348| -0.028 | 0.059 | 415.66 | 20.6
264 | 105314 | 0.1 | 10531.201| 0.117 0.059 | 436.30| 20.4
265 | 10566 0.1 | 10566.054| -0.032 | 0.059 | 456.66 | 21.1
266 | 10601.8 | 1.3 | 10600.908| 0.525 0.765 | 477.71| 20.9
267 | 10637.4| 0.2 | 10635.761| 0.964 | 0.118 | 498.65| 20.0
268 | 10671.46| 0.24 | 10670.615| 0.497 0.141 | 518.68 | 20.0
269 | 10705.4 | 0.04 | 10705.468| -0.040 | 0.024 | 538.65| 20.6
270 | 10740.5| 0.2 | 10740.322| 0.105 0.118 | 559.29 | 19.9
271| 10774.3| 0.3 | 10775.175| -0.515| 0.176 | 579.17 | 20.5
272 | 10809.18| 2 10810.029| -0.499 | 1.176 | 599.69 | 20.0
273 | 10843.1| 0.3 | 10844.882| -1.048 | 0.176 | 619.64 | 20.5
274 | 10878 0.2 | 10879.735| -1.021 | 0.118 | 640.17 | 20.5
275| 10912.8 | 40.2 | 10914.589| -1.029 | 0.118 | 660.66 | 20.7
276 | 10948 0.5 | 10949.442| -0.848 | 0.294 | 681.34 | 20.0
277 | 10982 0.2 | 10984.296| -1.350 | 0.118 | 701.34 | 20.9
278 | 11017.4| 50.5 | 11019.149| -0.999 | 0.294 | 722.19 | 20.0
279 | 110514 | 0.2 | 11054.003| -1.531 | 0.118 | 742.16 | 20.5
280 | 11086.3| 0.2 | 11088.856| -1.503 | 0.118 | 762.68 | 20.5
281 | 11121.2| 0.3 | 11123.710| -1.476 | 0.176 | 783.21 | 20.8
282 | 11155.3| 0.1 | 11158.563| -1.919 | 0.059 | 803.27 | 20.1
283 | 11189.5| 0.3 | 11193.416| -2.304 | 0.176 | 823.38 | 20.8
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cyc obs. + calc. O-C + binary | width
TJD [days] TJD [bincy] | [bincy] | [bincy] | phase
284 | 11224.9| 0.2 | 11228.270| -1.982 | 0.118 | 844.21| 20.8
301 | 11826.8| 0.5 | 11820.778| 3.542 | 0.294 | 198.23| 20.0
302 | 11860.8| 0.5 | 11855.632| 3.040 | 0.294 | 218.23 | 20.4
303 | 11895.5| 0.5 | 11890.485 2.950 | 0.294 | 238.64 | 20.0
304 | 11929.5| 0.5 | 11925.339| 2.448 | 0.294 | 258.64 | 20.1
305 | 11963.7| 0.5 | 11960.192| 2.063 | 0.294 | 278.75| 19.9
306 | 11997.6| 0.5 | 11995.046| 1.502 | 0.294 | 298.69 | 0.0
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C.2 Beobachtung P60018

Orbit | Anfangszeit| Beobachtungsy Orbit | Anfangszeit| Beobachtungss

[JD] dauer [sec] [JD] dauer [sec]
0 2451869.657 2700.|| 24 | 2451900.083 315.
1 2451869.727 1329.| 25 | 2451900.112 1046.
2 2451894.670 3592.|| 26 | 2451900.347 492,
3 2451894.735 337.|| 27 | 2451900.381 3302.
4 2451894.743 2700.|| 28 | 2451900.443 3310.
5 2451895.401 2538.|| 29 | 2451900.510 3282,
6 2451895.693 1285.| 30 | 2451900.548 337.
7 2451895.741 2595.|| 31 | 2451900.576 3584,
8 2451895.825 1350.| 32 | 2451900.650 2610.
9 2451895.896 675.|| 33 | 2451900.728 1924,
10 | 2451896.818 1687.| 34 | 2451900.798 1350.
11 | 2451897.458 3713.|| 35 | 2451901.510 2642.
12 2451897.521 610. 36 2451901.544 337.
13 | 2451898.454 3293.|| 37 | 2451901.575 3038.
14 | 2451898.521 3375.|| 38 | 2451901.646 2700.
15 | 2451898.587 3375.|| 39 | 2451901.724 1013.
16 | 2451898.880 1012.| 40 | 2451902.005 675.
17 | 2451898.950 675.|| 41 | 2451902.072 675.
18 | 2451899.017 594.| 42 | 2451902.236 1332.
19 | 2451899.052 551.| 43 | 2451902.436 1901.
20 | 2451899.151 880.|| 44 | 2451902.514 1910.
21 | 2451899.186 1230.| 45 | 2451902.540 337.
22 | 2451900.013 675.|| 46 | 2451902.572 3008.
23 | 2451900.048 337.|| 47 | 2451902.650 879.
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