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Zusammenfassung

Beobachtung von kompakten Objekten
mit XMM und RXTE

Der anormale Pulsar 1E 1048.1−5937
und der Polar RX J1940.1−1025

Eckart Göhler

1E 1048.1−5937 gehört zur Klasse der anormalen Röntgenpulsare (AXP),
die sich durch eine Periode um ≈ 8 sec, eine relativen konstante Peri-
odenzunahme und ein sehr weiches Röntgenspektrum auszeichnen. Im
allgemeinen geht man davon aus, dass diese Pulsare rotierende Neutro-
nensterne ohne Begleiter sind, die ihre Abstrahlungsenergie entweder
aus einer Akkretion oder dem Abbau sehr starker Magnetfelder bezie-
hen.

Im Januar 2001 wurde 1E 1048.1−5937 mit dem Röntgensatelliten
XMM-Newton beobachtet, und eine mit früheren Beobachtungen kon-
sistente Periode von 6.45252(4) sec, ein Spektrum, welches aus einem
Potenzgesetz– und einer Schwarzkörperkomponente mit einem Photon-
enindex von Γ = 3.0(5) und einer Schwarzkörpertemperatur von KT =
0.64(5) keV gefunden. Mit verschiedenen Auswerteverfahren wurde die
Position auf einen mit einer Chandra-Beobachtung konsistenten Wert
von α = 10h 50m 7.s14, δ = −59◦ 53′ 21.′′4 (2000) bestimmt (Wang &
Chakrabarty, 2002).

Für eine Untersuchung der spektrale Variation, die Hinweise auf die
Natur des Objekts liefern kann (vgl. Özel et al., 2001), wurden die spek-
tralen Parameter sowie die Flüsse der spektralen Komponenten in vier
verschiedenen Phasenbins bestimmt. Die Schwarzkörper– und Potenz-
gesetzkomponente zeigen eine gute Korrelation, was jedoch an einer
unzureichenden spektralen Trennung liegen kann. Dennoch konnte ei-
ne nahezu konstante Schwarzkörpertemperatur, eine starke Variation
der Schwarzkörpernorm und eine leichte Variation des Photonenindex
nachgewiesen werden.

Der zweite Teil der Arbeit untersuchte den Polar RX J1940.1−1025
(vgl. Patterson et al., 1995; Staubert et al., 2003), für den im Jahr 2001
mehreren getrennten Beobachtungen im optischen und Röntgenbereich
(letzteres mit den Röntgensatelliten RXTE und XMM-Newton) durch-
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geführt wurden. Die Lichtkurve von RX J1940.1−1025 zeichnet sich
durch periodisch wiederkehrende, markante Dips aus, die im allgemeinen
mit der Bahnperiode von ≈ 12116 sec in Verbindung gebracht werden
und von Eklipsen des Sekundärsterns oder durch Absorptionsprozesse
im Akkretionsstrom herrühren können. Daneben werden auch ausge-
dehntere Tröge beobachtet, die mit einer etwas längeren, über einen
größeren Zeitraum abnehmenden Periode von ≈ 12150 sec wiederkehren
und den Spin der Primärkomponente repräsentieren.

Im Röntgenspektrum konnte mit XMM-Newton neben einer Schwarz-
körperkomponente mit KT = 92(5) eV und einer Potenzgesetzkompo-
nente mit einem Photonenindex von Γ = 0.72(3) eine Kα–Eisenlinie be-
obachtet werden, die eine leichte zeitliche Variation zeigt. In einer pha-
senaufgelösten Spektroskopie sowie einer Untersuchung der Hardness-
Ratio wurde ein totalabsorbierender Dip sowie zwei trogartige Struk-
turen mit unterschiedlichen spektralen Eigenschaften festgestellt, die
verschiedenen physikalischen Absorptions– und Abstrahlungsprozessen
zugeordnet werden müssen. Zusätzlich erlaubte eine spektrale Analyse
der RXTE–Daten in Kombination mit den XMM-Daten eine Diskrimi-
nierung des spektralen Einflusses der nahe bei RX J1940.1−1025 befind-
lichen Seyfert-Galaxie NGC 6814, für die ein Photonenindex von 1.9(6)
gefunden wurde.

Alle auswertbaren Dips und Tröge wurden mit verschiedenen, dem
Problem angepassten Fitmethoden (Flankenfit, Fit an Bisektoren, Tem-
plate-Fit) ausgemessen. Die resultierende Dip– und Trogperiode von
Pdip = 0.1402347583(4) d und Ptrough = 0.14062665(94) d (für einen
Nullpunkt von E0 = 49637.8281(26) MJD) verbessern die aus früheren
Beobachtungen bestimmten Werte; insbesondere konnte die von Gecke-
ler (1998) bestimmte Synchronisationszeitskala auf τ = 166(17) a einge-
schränkt werden.

Da sich in mehreren beobachteten Lichtkurven zwei trogartige Struk-
turen zeigten, die für die Zeitbestimmung mehrdeutige Ergebnisse und
auch z.T. gravierende Abweichungen der Trogzeit von dem erwarteten
Wert ergaben, wurde für ein besseres Verständnis und zur Gewinnung
von grundlegenden Systemparametern ein Modell entwickelt, welches
gemäß dem Ansatz von Cropper (1988) und Geckeler (1998) die wesent-
liche Geometrie der magnetischen Ankopplung des überfließenden Ma-
teriestromes bis zum Akkretionspunkt auf dem weißen Zwerg repräsen-
tiert. Dabei konnte festgestellt werden, dass die beobachtbare Variation
im Wesentlichen durch die nichtisotrope Abstrahlungscharakteristik der
in der Akkretionsregion stattfindenden Prozesse (Bremsstrahlung, Zy-
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klotronstrahlung, Schwarzkörperstrahlung) hervorgerufen wird.
Die Anpassung der simulierten Lichtkurve an die Röntgen– und op-

tischen Daten konnte mit der Annahme von zwei Akkretionspolen zur
Deckung gebracht werden. Die Bestimmung der Systemparameter ergab
eine Inklination von 76.2(2)◦ und eine Kolatitude von 89.1(3)◦ (Rönt-
genbereich) bzw. 47.3(6)◦ (optischer Bereich); der Magnetosphärenradi-
us (Ankopplungspunkt) betrug 3.5(2)Rwd. Aus der von Imamura & Du-
risen (1983); Wickramasinghe & Meggitt (1985) berechneten Abstrah-
lungscharakteristik ergab sich eine polare Magnetfeldstärke von 41.4(8)
MG und eine Größe der Akkretionsregion von ≈ 10−2R2

wd.
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Summary

Observation of Compact Objects
with XMM and RXTE

The AXP 1E 1048.1−5937
and the Polar RX J1940.1−1025

Eckart Göhler

1E 1048.1−5937 is a member of the class of anomalous X-Ray Pulsars
(AXP) whose main features are periods of ≈ 8 sec with comparatively
constant spin down and very soft X-ray spectra. It is generally assumed
that these objects are singular rotating neutron stars who are powered
either by accretion or decay of very strong magnetic fields.

1E 1048.1−5937 was observed on 2001 January with the XMM-
Newton Telescope. The analyse gave a period of 6.45252(4) s, a spec-
trum best fitted with a blackbody and powerlaw component with an
photon index of Γ = 3.0(5) and a blackbody temperature of KT =
0.64(5) keV. The position was determined with different approaches re-
sulting in a value of α = 10h 50m 7.s14, δ = −59◦ 53′ 21.′′4 (2000)
consistent with a Chandra observation (Wang & Chakrabarty, 2002).

The analysis of spectral variation which might indicate the nature of
the object (refer Özel et al., 2001) was performed by estimating spectral
parameters and fluxes in four distinct phase bins. Both blackbody and
powerlaw component are tightly correlated; despite problems in unam-
biguous separation a constant blackbody temperature, a strong varia-
tion of the blackbody norm and slight variation of the photon index was
found.

The second part concerns the polar RX J1940.1−1025 (refer Patter-
son et al., 1995; Staubert et al., 2003) which was performed during 2001
in several optical and X-ray observations, the latter with the XMM-
Newton and RXTE satellites.

The lightcurve of RX J1940.1−1025 contains sharp periodic dips
which in general are associated with the orbital period of ∼ 12116 s.
These dips might either be eclipses by the secondary star or absorp-
tion processes of the accretion stream. Additionally broader periodic
features (troughs) are absorved with a slightly longer and decreasing
period of ∼ 12150 s which might represent the spin of the primary star.
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Besides a blackbody component with a temperature ofKT = 92(5) eV
and a powerlaw component with an photon index of Γ = 0.72(3) the
X-ray spectra revealed an Kα Fe-line which shows slight temporal vari-
ation. Phase resolved spectroscopy and evolution of the hardness ratio
displayed a total absorbing dip and two trough-like featues with distinct
spectral properties which have to be associated with different radiation
and absorption processes. Additionally the joint analysis of RXTE and
XMM data allowed a reasonable spectral separation of the nearby lo-
cated Seyfert galaxy NGC 6814 which showed an photon index of 1.9(6).

All dips and troughs are surveyed with different methods (slope
fit, bisector fit, template fit). The resulting dip and trough periods
of Pdip = 0.1402347583(4) d and Ptrough = 0.14062665(94) d (reference
time E0 = 49637.8281(26) MJD) improved periods from earlier ob-
servations; especially the synchronization time scale estimated first by
Geckeler (1998) could be constrained on a value of τ = 166(17) y.

Some lightcurves show double trough-like features during a trough
cycle. Apart from this ambiguity a time shift of trough times com-
plicated the trough period determination. For a better understand-
ing and for retrieving basic system parameters a lightcurve simulation
model was developed which takes into account essential geometric con-
siderations starting from material threading at magnetospheric distance
up to the accretion at the surface of the white dwarf (Cropper, 1988;
Geckeler, 1998). It turned out that the main issue for lightcurve vari-
ability comes from the angular dependence of the radiating processes
(bremsstrahlung, blackbody radiation and cyclotron radiation) within
the accretion column.

Fitting the model to X-ray and optical data gave good results pro-
vided a double accretion onto both magnetic poles is assumed. Best-fit
analysis of main system parameters yielded an inclination of 76.2(2)◦

and a colatitude of 89.1(3)◦ (X-ray) and 47.3(6)◦ (optical); the mag-
netospheric radius was estimated with 3.5(2)Rwd (white dwarf radius).
According the computation by Imamura & Durisen (1983) and Wick-
ramasinghe & Meggitt (1985) of the angular dependence for blackbody,
bremsstrahlung and cyclotron radiation a polar magnetic field strength
of 41.4(8) MG and a size of the accretion region of ≈ 10−2R2

wd was
obtained.
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Kapitel 1

Einleitung

Tolle, Lege!
Augustinus, confessiones VIII,12,29

In der vorliegenden Arbeit sollen Untersuchungen an zwei kompakten
Objekten vorgestellt werden, in denen (neben klassischer Photometrie
im optischen Bereich) Beobachtungen mit dem Röntgensatelliten XMM-
Newton und dem Rossi-Xray Timing Explorer (RXTE) vorgenommen
wurden. Was zeichnet die Beobachtung im Röntgenbereich von kompak-
ten Objekten mit diesen neuen Instrumenten aus?

Zunächst einmal bietet die Röntgenastronomie die Möglichkeit, Ob-
jekte mit energiereichen Prozessen zu untersuchen, da gemäß E = h · ν
zur Erzeugung von Röntgenquanten wesentlich mehr Energie als etwa
für optische Photonen benötigt wird. Eine wichtige und sehr effizien-
te Energiequelle, die unter Umständen einen höheren Wirkungsgrad als
nukleare Prozesse hat, ist die Umsetzung von potentielle gravitative
Energie in kinetische, thermische und radiative Energie. Dieser Prozess
wird im allgemeinen als Akkretion (lat. Ansammlung) bezeichnet, da
bei ihm ein kompaktes Objekt Materie aufnimmt.

Es gibt mehrere Prozesse, die Röntgenstrahlung erzeugen können.
Für heiße Materie liegt ein signifikanter Anteil der Schwarzkörperstrah-
lung des Plasmas im Röntgenbereich. Durch inverse Comptonstreuung
am heißen Plasma können niederenergetische Photonen zu hochenerge-
tischen Röntgenquanten beschleunigt werden. Elektronen oder Ionen,
die starke Beschleunigungskräfte erfahren, strahlen ebenfalls Photonen
im Röntgenbereich ab. Wenn diese Beschleunigung durch starke Schocks
von geladenen Teilchen verursacht wird, entsteht Bremsstrahlung; fin-
det sie an Magnetfeldern statt, entsteht Synchrotronstrahlung (Longair,

1
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1994a).
Der für die Akkretion notwendige Massestrom wird in vielen Fällen

durch einen Transfer in einem Doppelsternsystem von einem weniger
kompakten Begleiter aufrecht erhalten. Da ein solches Binärsystem ro-
tieren muss, um einen Kollaps zu vermeiden, überträgt sich neben der
Materie auch Drehimpuls. Dabei bildet sich eine Akkretionsscheibe aus.
Dieses Phänomen tritt in unterschiedlichsten Größenskalen auf; die kom-
pakten Objekte können weiße Zwerge mit weniger als einer Sonnenmas-
se, Neutronensterne, oder (wie mit wachsender Sicherheit angenommen
wird) Schwarze Löcher sein.

Die Voraussetzungen, die für eine erfolgreiche Beobachtung im Rönt-
genbereich geschaffen werden müssen, sind beträchtlich. Zum einen muss
die Beobachtung außerhalb der Erdatmosphäre geschehen, da sie sehr
effektiv Röntgenstrahlung filtert. Als Folge davon ist der Astronom ge-
zwungen, den Röntgendetektor in große Höhen zu bringen.

Während dies früher mit Hilfe von Ballonexperimenten durchgeführt
wurde, ist man seit dem Start des UHURU-Satelliten (Giacconi et al.,
1971) im Röntgenbereich inzwischen dazu übergegangen, Satelliten zu
entwickeln, welche die gewünschten Beobachtungen durchführen können.
Für Beobachtungen, die über das weiche Röntgenspektrum bis in den
Gamma-Bereich hinausreichten, waren Ballonexperimente, wie sie z.B.
am Astronomischen Institut in Tübingen (AIT) durchgeführt wurden,
darüber hinaus lange Zeit ein wertvolles Beobachtungsmittel.

Zum anderen ist der Energiefluss im Röntgenbereich sehr gering, da
er meist mit wachsender Energie einem abfallenden Potenzgesetz folgt.
Für eine erfolgreiche zeitliche und spektrale Auflösung ist jedoch eine
große Zahl von Röntgenquanten nötig, damit sich die zu untersuchende
Größe signifikant vom statistischen Untergrund abheben kann. Folglich
benötigt man Detektoren mit möglichst großer Sammelfläche.

Zum dritten ist eine gute Ortsauflösung unabdingbar, da sonst die
zu untersuchenden Objekte nicht von dem Röntgenhintergrund getrennt
werden können oder verschiedene Objekte die gleiche Beobachtung be-
einflussen. Ein besonders drastisches Beispiel wird in dieser Arbeit vor-
gestellt. Allerdings ist eine solche Trennung für Röntgenstrahlen schwie-
rig zu erreichen, da diese nicht gebrochen, sondern nur absorbiert oder
mit streifendem Einfall gespiegelt werden können. Letztere Methode ist
jedoch für höhere Energien (> 15 keV) nicht mehr verwendbar. Eine
Möglichkeit besteht darin, die Röntgenstrahlen mit einem Kollimator
zu filtern, der nur Strahlung aus einer bestimmten Richtung passie-
ren lässt. Eine Abbildung eines Himmelsausschnitts ist dabei nur dann
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möglich, wenn das Teleskop den zu untersuchenden Bereich abrastert.
Bei dieser Methode kann dieses Manko dadurch behoben werden,

dass die Röntgenstrahlen durch geeignete Spiegel im streifenden Einfall
fokussiert werden und somit eine echte Abbildung möglich ist. Dies wird
zum Beispiel bei dem so genannten Wolter-Teleskop eingesetzt, welches
im Rahmen der Beschreibung des XMM-Newton-Satelliten (Kapitel 2.1)
genauer erläutert wird. Dieser Teleskoptyp hat sich — ausgehend von
dem Einstein-Satelliten (HEAO-B) über den ROSAT-Satelliten bis hin
zu den Satelliten Chandra und XMM-Newton — in vielen erfolgreichen
Missionen bewährt.

Es kann also festgehalten werden, dass für die Röntgenastronomie
wegen der Sammelfläche große und wegen der nötigen Winkelauflösung
sehr präzise gebaute Satelliten benötigt werden, die mit hochempfindli-
chen Detektoren bestückt sind.

Steht ein solches Instrument der Wissenschaft zur Verfügung, so
können eine Vielzahl von Objekten untersucht werden, wobei aus den
Spektren und dem Zeitverhalten Rückschlüsse über Aufbau, Anordnung
und die energetischen Prozesse gewonnen werden können.

Die vorliegende Arbeit behandelt die Beobachtung eines Röntgen-
pulsars und eines kataklysmischen Variablen. Während Röntgenpulsare
rotierende Neutronensterne sind, bestehen kataklysmische Variablen aus
einem weißen Zwerg, der von einem Begleiter Masse akkretiert.

Zunächst soll die Beobachtung des Anomalous X-ray Pulsars (AXP)
1E 1048.1−5937 mit XMM-Newton behandelt werden, der mit einer Pe-
riode von etwa 6 sec rotiert (Kap. 3 und Kap. 4). Die Darstellung soll
dabei weniger auf den neu gewonnenen Ergebnissen liegen (sie wurden
in Tiengo et al. (2002) bereits publiziert und wurden mittlerweile durch
weitere Beobachtungen dieses Objektes ergänzt Mereghetti et al., 2004),
sondern zeigen, wie mit diesem neuen Instrument eine Beobachtung aus-
gewertet und eingeordnet werden kann. Dies soll vor allem in Hinblick
darauf geschehen, dass anfangs die Auswertung mit den zur Verfügung
stehenden Mitteln schwierig war, und erst nach mehreren Anläufen ein
brauchbarer Weg zur Analyse gefunden werden konnte. Dennoch soll
nicht auf eine theoretische Einordnung der Ergebnisse verzichtet wer-
den.

Im zweiten Teil (Kap. 5 und Kap. 6) soll mit RX J1940.1−1025 ein
kataklysmischer Veränderlicher behandelt werden, der in der Vergangen-
heit sowohl im optischen bis ultravioletten Bereich sowie im Röntgenbe-
reich häufig beobachtet wurde. Dabei soll umfangreiches neues Daten-
material von XMM-Newton, RXTE und mehreren, zum Teil simultan
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aufgenommenen optischen Beobachtungen vorgestellt werden (Kap. 7).
Dazu gehört auch eine spektrale Analyse der XMM– und RXTE–Daten
(Kap. 8).

Im dritten Teil (Kap. 9) soll eine ausführliche Analyse des Zeitver-
halten von RX J1940.1−1025 vorgestellt werden, welche mit einer em-
pirischen Betrachtung zweier in den Helligkeitsschwankungen sichtbarer
Muster (Dips und Tröge) vorgenommen wurde.

Beiden Objekten ist ein starkes Magnetfeld gemeinsam; im Falle des
Röntgenpulsars wird sogar über die Möglichkeit eines extrem starken
Magnetfeldes debattiert. Nun stellen gerade Magnetfelder eine große
Herausforderung an die Modellierung von stellaren Objekten dar, da
sich diese nur sehr schwer in die hydrodynamischen Modelle stellarer
Objekte in vollem Ausmaß einbinden lassen (Frank et al., 1985; Hellier,
2001).

Allerdings können Magnetfelder auch helfen, die Komplexität zu re-
duzieren; beispielsweise bildet sich unter Umständen keine Akkretions-
scheibe aus, sondern Materie strömt zu den magnetischen Polen über.
Dieses Verhalten wird im vierten Teil (Kap. 10) mit einem speziellen
Modell unter Berücksichtigung eines doppelten Akkretionsstrahls un-
tersucht, um wesentliche Systemparamter von RX J1940.1−1025 fest-
zulegen. Starke Magnetfelder bieten die Möglichkeit, physikalisch hoch-
interessante Effekte wie Zyklotronlinien (wie etwa im Falle des Röntgen-
doppelsternsystems Her X-1) zu beobachten. Gerade diese Eigenschaft
konnte dazu benutzt werden, um näherungsweise die Stärke des Ma-
gnetfeldes von RX J1940.1−1025 zu bestimmen.



Kapitel 2

Beobachtungsinstrumente

Zum Sehen geboren
Zum Schauen bestellt

W. Goethe, Faust II,V

In dieser Arbeit wird die Auswertung von Datenmaterial beschrieben,
welches mit verschiedenen, bereits erwähnten Instrumenten gesammelt
wurde. Zum einen wurden optische Teleskope benutzt, mit denen photo-
metrische Daten und damit die Helligkeitsänderung für das untersuchte
Objekt (RX J1940.1−1025) im Jahr 2001 gewonnen wurden. Zum an-
deren wurden weitere Ergebnisse mit Hilfe von zwei Röntgenteleskopen
gewonnen, wobei die Untersuchung neben einer spektralen und räumli-
chen Auswertung besonders auf die zeitliche Variation der Objekte im
Röntgenbereich ausgelegt sind. In diesem Kapitel werden diese Instru-
mente, soweit es für das Verständnis der folgenden Arbeit nötig und
sinnvoll ist, beschrieben.

2.1 XMM-Newton

Ein wichtiger Teil der Beobachtungsdaten wurde von dem europäischen
Röntgensatellit XMM–Newton aufgenommen, der am 10. Dezember 1999
mit einer Ariane-V Rakete auf einen elliptischen Orbit mit 48 Stunden
Umlaufzeit gebracht wurde.

2.1.1 Aufbau

XMM-Newton besteht im Wesentlichen aus drei Wolter(1)-Spiegeln, die
sich jeweils aus 58 parabolisch bzw. hyperbolisch geformten Spiegelscha-

5
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len zusammensetzen (Gondoin et al., 1996). Die effektive Fläche dieses
Teleskops beträgt mehr als 4000 cm2 bei 2 keV und etwa 1600 cm2 bei
8 keV (Gondoin et al., 2000).

Als Detektoren sind drei CCD-Kameras (die als EPIC — European
Photon Imaging Camera bezeichnet werden) hinter die Wolterspiegel
geschaltet, wobei zwei baugleiche CCD-Kameras (MOS ) den Strahlen-
gang mit jeweils einem Reflexionsgitterspektrometer (RGS ) teilen und
daher nur ungefähr die halbe effektive Fläche des jeweiligen Spiegels
nutzen. Die MOS-Kamera besteht aus sieben einzelnen CCDs, die sich
aus 600 × 600 Pixel mit einer Größe von jeweils 40µm2 zusammenset-
zen (Turner et al., 2001). Jedes der Pixel kann etwa eine Bogensekunde
auflösen (Lumb et al., 1996).

Die dritte EPIC-Kamera (PN -Kamera) besteht aus zwölf einzelnen
CCD-Chips mit jeweils 64 × 200 Pixel mit einer Größe von 150µm2,
die eine Auflösung von etwa vier Bogensekunden haben (Strüder et al.,
2001). Mit dieser Pixelgröße ist die PSF (Point-Spread-Function —
Verteilungsfunktion einer Abbildung, die von der Güte der Apertur
abhängt) des Teleskops von etwa 15′′ in etwa abgedeckt (Villa et al.,
1996; Jansen et al., 2001). Alle EPIC-Kameras haben ein Gesichtsfeld
von etwa 30 Bogenminuten.

Für die Nutzung als Röntgenteleskop sind die spektralen Schlüssel-
parameter der CCD-Kameras entscheidend. Alle EPIC-Kameras detek-
tieren Röntgenstrahlung im Bereich von etwa 0.1 bis 10 keV mit einer
Energieauflösung von etwa 100 eV; die Quanteneffizienz beträgt etwa
80% bei 0.27 keV bis zu 100% bei 1 keV für die PN-Kamera (Briel et al.,
1998), während sie für die MOS-Kamera etwas geringer ist (Short et al.,
1998). Die Empfindlichkeit liegt bei etwa ×10−15 erg cm−2 für 105 sec
Beobachtungszeit für Energien von 0.5 bis 2 keV (Ehle et al., 2003). Die
für die Positionsbestimmung von Röntgenobjekten notwendige absolute
Genauigkeit liegt bei etwa 4′′, die relative Genauigkeit liegt bei etwa 2′′

(Ehle et al., 2003).
Das Reflexionsgitterspektrometer (RGS) arbeitet im Bereich von

0.33 − 2.5 keV. Durch das Gitter wird ein Teil der Röntgenphotonen
in verschiedenen Ordnungen gebeugt und auf ein CCD-Array projiziert,
deren neun Chips analog zu denen der MOS-Kameras sind. Die verschie-
denen Beugungsordnungen können über die Energieauflösung der CCDs
getrennt werden. Die Energieauflösung liegt bei ∆E/E = 500 − 1000,
die effektive Fläche, die stark von der Energie und verwendeten Ord-
nung abhängt, beträgt etwa 20 − 60 cm2 (Ehle et al., 2003). Damit ist
das RGS-Instrument gut geeignet, Linien zu untersuchen, da wichtige
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Bereiche von K-Schalen-Übergängen leichter Elemente und L-Schalen-
Übergängen schwererer Elemente abgedeckt werden. Wegen der rela-
tiv geringen effektiven Fläche kann das RGS-Instrument nur für hellere
Quellen verwendet werden; die in dieser Arbeit behandelten Objekte
waren zu schwach für eine sinnvolle Analyse mit RGS.

Als viertes Instrument besitzt der XMM-Satellit eine optische Ka-
mera (OM – Optical Monitor), welche im optischen bis ultravioletten
Bereich Aufnahmen bis 24mag für 1000 sec Belichtungszeit durchführen
kann und daher trotz eines Durchmessers von 30 cm wegen der feh-
lenden Atmosphäre einem 4 m Teleskop vergleichbar ist (Mason et al.,
1996). Die optische Kamera kann in zwei verschiedenen Modi betrie-
ben werden: einem Imaging Mode, der Bilder von 800 sec bis zu 5 ksec
integriert, und einem Fast Mode, bei dem analog zu den Röntgenkame-
ras jedes ankommende Photon registriert wird (Ehle et al., 2003). Mit
Hilfe verschiedener Filter ist es möglich, den zu beobachtenden Spek-
tralbereich vom visuellen (V) bis zum nahen UV–Bereich auszuwählen
(Mason et al., 2001).

2.1.2 Betriebsmodi von EPIC

Je nach Quelle und gesuchten Parametern können die Kameras in ver-
schiedenen Modi betrieben werden. Diese sind in Tab. 2.1 aufgeführt.
Dabei muss zwischen Imaging-Modi und Timing-Modi unterschieden
werden. Im ersteren Fall wird für jedes Ereignis (Detektion eines Rönt-
genquants) die volle Ortsinformation übertragen, während im zweiten
Fall eine Ortskoordinate verloren geht. Der Vorteil der Timing-Modi
liegt in der schnelleren Auslesezeit, so dass die Beobachtung heller Quel-
len wie auch eine höhere Zeitauflösung möglich ist. Die fehlende Ortsin-
formation kann über die Kenntnis der Quellposition rekonstruiert wer-
den.

2.1.3 Auswertung

Die Auswertung der Daten kann mit einer speziellen Software (SAS —
Science Analysis Software) vorgenommen werden. Die üblichen Schritte
der Auswertung für EPIC sind die folgenden (mit Angabe der dazu
nötigen SAS-Befehle):

• Aufbereiten der Daten: Vor der eigentlichen Analyse muss der
Datensatz (auch als ODF — Observation Data File bezeichnet)
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Tabelle 2.1: Modi in denen die EPIC-Kameras betrieben werden können
(Ehle et al., 2003).

Pixel Zeitauf- Rate(Max)1 Totzeit
Mode (x× y) lösung sec−1

PN
Full Frame 378× 384 73.4 ms 8 0.1 %
Extended Full Fra-
me

378× 384 200 ms 3 0 %

Large Window 198× 384 48 ms 12 5.1 %
Small Window 64× 64 6 ms 130 29 %
Timing uncompres-
sed

(64× 198) 30µs 15 000 0.5 %

Burst 7µs 600 000 97 %
MOS

Full Frame 600× 600 2.6 s 0.7 0 %
Full Frame two
nodes

600× 600 1.4 s 1.3 0 %

Large Window 300× 300 0.9 s 1.8 0.5 %
Small Window 100× 100 0.3 s 5 2.5 %
Timing uncompres-
sed

1.5 ms 100 0.%

zusammengefasst und mit spezifischen Kalibrationsinformationen
versehen werden (cifbuild, odfingest).

• Präparation der Daten: Die Daten im Rohformat werden in meh-
reren Schritten bis zu einer Event-Liste prozessiert. Diese Event-
Liste ordnet jedem Ereignis einer Beobachtung eine Position, eine
Zeit und eine Amplitude zu. Daneben wird eine Richtungsinfor-
mation in einem Attitude History File erstellt, die für die Koor-
dinatentransformation in übliche Himmelskoordinaten notwendig
ist. Diese Prozessierung kann über einen übergeordneten Befehl
ausgeführt werden (epchain/epproc (PN), emchain/emproc
(MOS)).

• Röntgenbilder Für alle Pixel der verwendeten CCD-Chips kann
aus der Event-Liste die Anzahl der aufgetreten Ereignisse be-
stimmt werden. Diese Verteilung ist eine direkte Abbildung des be-
obachteten Himmelsausschnitts im Röntgenbereich. Hellere Rönt-
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genquellen sind unmittelbar erkennbar, für eine Detektion schwa-
cher Quellen stehen verschiedene Kommandos zur verfügung. Mit
diesem Bild kann neben einer Positionsbestimmung ein Quell– und
Hintergrundbereich festgelegt werden, der für eine weitere Auswer-
tung verwendet werden kann (evselect, ds9).

• Lichtkurven Für ein variierendes Objekt kann eine Zeit/Hellig-
keitsabhängigkeit (Lichtkurve) durch die Zahl von Ereignissen, die
in einzelnen kleinen Zeitabschnitten (Bins) aufgetretenen sind, er-
mittelt werden (evselect). Vorsicht ist dabei geboten, wenn die-
se Bins mit den Grenzen der verwendeten Zeitintervalle (Good-
Time-Intervals — GTI) zusammenfallen, da dadurch die Zählrate
verfälscht werden kann. Für eine genau Zeitanalyse empfiehlt es
sich, die Zeiten der Lichtkurve bzw. die der Eventliste, aus denen
die Lichtkurve gewonnen wurde, in das Schwerpunktsystem der
Sonne umzurechnen (Baryzentrumskorrektur), da nur ein solches
Inertialsystem verlässliche Analysen von Prozessen auf Zeitskalen
von Minuten oder weniger erlaubt (barycen2).

Eine Lichtkurve eines Hintergrundbereichs kann zusätzlich Infor-
mationen über Strahlungsausbrüche (Flares) liefern. Zeiten, bei
denen solche Ausbrüche aufgetreten sind, sollten von der weiteren
Analyse entfernt werden (evselect mit GTI-Information).

• Spektren Aus der Event-Liste kann analog ein Röntgenspektrum
eines Objektes gewonnen werden. Die notwendigen Schritte be-
schränken sich auf die Selektion eines Quell– und Hintergrundbe-
reiches und Aufsummierung der Ereignisse bezüglich der Amplitu-
de in einzelnen Energiekanälen, die typischerweise 1 eV umfassen
(evselect).

Die Rate von Ereignissen, die ein bestimmter Mode verarbeiten
kann, ist unter anderem durch einen Pileup-Effekt beschränkt. Bei
großen Raten wächst die Wahrscheinlichkeit, dass während einer
Belichtung eines Auslesezyklus zwei Photonen in dasselbe oder be-
nachbarte Pixel fallen. Im ersteren Fall ist die Energie (bzw. Am-
plitude) eines gemessenen Ereignisses scheinbar höher als tatsäch-
lich aufgetreten, im zweiten Fall wird das Ereignis irrtümlich für
ein Mehrfach-Ereignis gehalten und die Energie ebenfalls zusam-

1Gilt für Punktquellen und beschreibt einen Pileup-Effekt von 1%.
2Dieser Befehl überschreibt unwiderruflich die gemessene Zeitinformation; daher

sollte dieser Befehl nicht auf Rohdaten angewendet werden.



10 KAPITEL 2. BEOBACHTUNGSINSTRUMENTE

mengezählt. Dadurch wird das Spektrum härter, da niederenerge-
tische Photonen in den höheren Bereich auswandern können. Die
einzige Abhilfe gegen diesen Pileup-Effekt liegt darin, Quellberei-
che mit hohen Zählraten auszuschneiden bzw. Modi mit höherer
Zeitauflösung zu verwenden. Das Auftreten dieses Effektes kann
durch eine Analyse der spektralen Verteilung von Einzel– und
Mehrfachereignissen (eppatplot) oder einer erhöhten Rate von
diagonalen Mehrfachereignissen erkannt werden.

Für eine spektrale Analyse benötigt man Responsematrizen, in
denen die instrumentellen Abhängigkeiten festgehalten werden3.
Diese Responsematrizen können entweder in einer vorgefertigten
Form benutzt werden, die vom EPIC-Konsortium für die verschie-
denen Modi zur Verfügung gestellt werden, oder angepasst für die
bestimmte Beobachtung erstellt werden. In letzterem Fall können
auch kalibrationsabhängige Eigenheiten, die den Beobachtungs-
zeitpunkt betreffen, berücksichtigt werden. Ein weiterer Vorteil ist
die automatische Bestimmung der Flächen von Quell- und Hinter-
grundbereichen, die andernfalls manuell bestimmt werden muss4

(arfgen, rmfgen, backscale). Mit den somit gewonnenen Spekt-
raldaten kann eine Analyse durch Anpassen (Anfitten) gewünsch-
ter Modelle vorgenommen werden (xspec).

Viele für Analyse und Auswertung wichtige Details finden sich im
XMM-User-Handbook (Ehle et al., 2003), das allgemeine Schema der
Datenreduktion ist im XMM User’s Guide to the XMM SAS (SAS-
USG, 2003) beschrieben.

2.2 RXTE

Der Rossi X-Ray Timing Explorer (RXTE) ist ein Röntgenteleskop, das
sich besonders gut für Zeitanalysen von stellaren Objekten eignet. RX-
TE wurde im Dezember 1995 gestartet und auf eine Bahn von 580 km

3Responsematrizen enthalten sowohl die Wahrscheinlichkeit eines Photons, in
einen bestimmten Energiekanal zu fallen, und, falls mit dem sogenannten ancilla-
ry response file (ARF) kombiniert, auch die effektive Fläche für einen bestimmten
Energiebereich.

4Die Schwierigkeit liegt nur in der Tatsache, dass die dazu in den Dateien fest-
gehaltenen Flächeninformationen nicht beliebig komplizierte Geometrien von Quell–
und Hintergrundfläche zulassen. Beispielsweise war es in früheren SAS-Versionen
nicht möglich, ringförmige Flächen korrekt zu verwenden.
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Tabelle 2.2: Eigenschaften von RXTE (Jahoda et al., 1996; Zhang et al.,
1993; RXTE Guest Observer Facility, 1999).

PCA HEXTE
Energiebereich 2− 60 keV 15− 250 keV
Energieauflösung < 18% bei 6 keV 15% bei 60 keV
Zeitauflösung 1µsec 8µsec
Räumliche Auflösung 1◦ 1◦

Effektive Fläche 6500 cm2 2× 800 cm2

Hintergrund 0.2 mCrab 50 counts sec−1
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Abbildung 2.1: Winkelabhängigkeit der Empfindlichkeit des PCA-
Detektors für Off-Axis-Beobachtungen (Vignettierung). Aus RXTE
Guest Observer Facility (1999, Kap. 4, Abb. 3).

und etwa 90 min Umlaufzeit gebracht. Der Satellit trägt drei Instrumen-
te: einen Satz von fünf Proportionalzählern (PCA), die bei Energien
um 2− 60 keV arbeiten (Jahoda et al., 1996; Zhang et al., 1993), einem
Hochenergie-Detektor (HEXTE) für Energien von 15− 250 keV (Roth-
schild et al., 1998) und einem Detektor, der in regelmäßigen Abständen
den gesamten Himmel nach variablen Röntgenquellen absucht (ASM —
All Sky Monitor).
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Die wichtigsten Parameter von PCA und HEXTE sind in Tab. 2.2
wiedergegeben. Der für diese Arbeit benutzte Detektor von RXTE ist
der PCA. Für HEXTE und ASM ist der Fluss der untersuchten Objekte
zu gering, um eine sinnvolle Analyse zu ermöglichen. Eine Beschreibung
des Aufbaus des PCA findet sich in Zhang et al. (1993).

Die für diese Arbeit bedeutsame Winkelabhängigkeit der Empfind-
lichkeit einer Off-Axis-Beobachtung des PCA-Detektors ist in Abb. 2.1
dargestellt. Der PCA besteht aus fünf einzelnen Detektoreinheiten (PCU),
die aus einem mit Xenon gefüllten Proportionalzähler bestehen, über
dem sich ein weiterer mit Propan gefüllten Proportionalzähler als Veto-
Einheit befindet. Für den Xenon-Proportionalzähler sind die Anoden-
drähte in sieben Gruppen zusammengefasst. Für die Beobachtung von
schwachen Quellen ist es sinnvoll, nur das oberste Anodengitter zu ver-
wenden, da in diesem Bereich die meisten Photonen detektiert wer-
den. Ein Vorgehen für die Auswertung findet sich in dem Handbuch der
RXTE Guest Observer Facility (1999). Für eine schnelle Prozessierung
wurde am hiesigen Institut eine umfangreiche Bibliothek an Skriptpro-
grammen entwickelt, die bereits erfolgreich bei anderen Veröffentlichun-
gen und Dissertationen am IAAT eingesetzt wurden (z.B. Pottschmidt,
2002; Kreykenbohm, 2004).



Kapitel 3

Anormale
Röntgenpulsare

Auf der Grenze liegen immer die seltsamsten Geschöpfe.
C. Lichtenberg.

Röntgenpulsare bestehen im allgemeinen aus einem Binärsystem mit
einem Neutronenstern und einem Sekundärstern. In diesen Pulsaren
strömt vom Sekundärstern Materie auf den Neutronenstern. Wenn diese
Materie auf die Oberfläche des Neutronensterns trifft, wird die kineti-
sche Energie in thermische Energie umgewandelt und in Form von Strah-
lung freigesetzt. Die auftretenden Temperaturen sind so hoch (& 107 K),
dass das Schwarzkörperspektrum sich im Wesentlichen im Röntgenbe-
reich befindet.

Diese Binärsysteme (die nicht notwendigerweise im Röntgenbereich
pulsieren) lassen sich anhand der Masse des Sekundärsterns in zwei
Klassen teilen: solche mit massereichen Sekundärsternen (späte O-Ster-
ne oder frühe B-Sterne), die als High-Mass-X-Ray-Binaries (HMXB)
bezeichnet werden, und solche mit massearmen Sekundärsternen, die
entsprechend Low-Mass-X-Ray-Binaries (LMXB) heissen (Lewin et al.,
1997).

Wenn der Neutronenstern ein Magnetfeld besitzt, wird die akkretier-
te Materie, sofern sie als Plasma ionisiert ist, nicht gleichförmig über die
Neutronensternoberfläche verteilt, sondern entlang der Magnetfeldlini-
en zu den Polen des Magnetfeldes gelenkt. Wenn der Neutronenstern
rotiert und die Magnetfeldachse nicht mit der Rotationsachse zusam-
menfällt, so sehen wir bei geeignetem Blickwinkel den für Pulsare typi-
schen Leuchtturmeffekt. Das Objekt scheint in periodischen Abständen

13
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seine Helligkeit zu ändern bzw. zu pulsieren (Longair, 1994b).
Bei der Untersuchung von LMXB-Pulsaren, von denen es nur ganz

wenige gibt, zeigt sich, dass die meisten dieser Objekte1 ähnliche Pe-
rioden von etwa 6 bis 10 sec besitzen. Bei den HMXBs hingegen kann
die Periode von ≈ 0.069 msec bis zu 1450 sec variieren (Stella et al.,
1996). Mereghetti schlug daher 1995 vor, Objekte mit einer Periode in
diesem Bereich in eine eigene Klasse zu sortieren und sie als Anomalous
X-Ray-Pulsar (AXP) zu bezeichnen (Mereghetti & Stella, 1995).

3.1 Bekannte Exemplare

Bisher wurden fünf AXPs gefunden. In Tab. 3.1 sind die wesentlichen
Eigenschaften dieser derzeit bekannten AXPs aufgeführt. Zudem sind
in Tab. 3.1 Supernovareste (SNR) wiedergegeben, mit denen die AXP
assoziiert werden können (Marsden et al., 2001; Gaensler et al., 2001).
Sofern diese Verbindung korrekt ist, lässt sich neben einer genaueren
Entfernungsbestimmung auch das Alter der entsprechenden AXP an-
geben. Nach den gefundenen Werten sind AXPs offenbar sehr junge
Objekte. Eine solche Verbindung festigt auch die Annahme, dass es sich
bei AXPs um Neutronensterne handelt, die nach einer Supernovaexplo-
sion übrig geblieben sind. Es gibt allerdings einige Kandidaten, die eher
zu den HMXB-Pulsaren gezählt werden können als zu den AXPs. Sie
haben in den neueren Veröffentlichungen ihren Status als AXP verloren
und erscheinen daher auch nicht in Tab. 3.1.

3.2 Die Eigenschaften von AXPs

Neben der schmalen Verteilung der Pulsperioden zeigte sich auch (van
Paradijs et al., 1995; Mereghetti & Stella, 1995), dass die Periode aller
AXPs stetig abnimmt. Dies steht im Gegensatz zu HMXB-Pulsaren, bei
denen sowohl Abnahme wie auch Zunahme der Spin–Periode möglich ist.
Dies bedeutet auch, dass neben dem bei der Akkretion stattfindenden
Drehimpulsübertrag, welcher ein kompaktes Objekt beschleunigt, wei-
tere Kräfte wirken müssen, die zu einer Periodenverringerung führen2.

1Ausnahme sind Her-X1 und GX 1+4, die allerdings auch abweichende Eigen-
schaften zum Rest der LMXB-Pulsare zeigen.

2Es gibt allerdings auch Systeme, bei denen der Drehimpulsübertrag in die andere
Richtung läuft bzw. auf kurzen Zeitskalen je nach Akkretionsrate fluktuiert (Bildsten
et al., 1997).
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Tabelle 3.1: Derzeit bekannte AXPs und ihre Eigenschaften. Neben der
Periode P und ihrer Änderungsrate Ṗ ist die Entfernung d und das
Alter, der Fluss F in erg cm−2 sec−1, die spektralen Parameter und,
soweit bekannt, der zugehörige Supernovarest (SNR) angegeben. Ent-
nommen aus: Israel et al. (2002a), Fluss aus Mereghetti & Stella (1995).
XTE J1810−197 ist in Ibrahim et al. (2004) beschrieben.

Quelle P [sec] Ṗ [sec/sec] SNR Spektrum
d [pc] Alter [kyr] F kTbb/Γ

1E 1048.1−5937 6.45 1.5× 10−11 — BB+PL
≈ 5 — 2.2× 10−11 0.64/2.9

1E 2259+586 6.98 ≈ 5× 10−13 G109.1-0.1 BB+PL
4− 5.6 3-20 5.3× 10−11 0.44/3.9

4U 0142+614 8.69 ≈ 2× 10−12 — BB+PL
≈ 1− 2 — 2.2× 10−11 0.38/3.9

RXSJ170849−4009 11.0 2× 10−11 — BB+PL
≈ 10 — — 0.45/2.6

1E 1841−045 11.77 4.1× 10−11 Kes 73 PL
6− 7.5 <∼ 3 — —/3.4

XTE J1810−197 5.54 ≈ 10−11 — BB+PL
— 7.6 1.35× 10−10 0.668/4.7

Ein möglicher Erklärungsansatz ist ein Magnetfeld, dessen Brems-
wirkung bei geeigneter Akkretionsgeometrie und Periode diesen Dreh-
impulsübertrag übertrifft. Die Voraussetzung dafür ist, dass die rotie-
renden magnetischen Feldlinien am inneren Rand der Akkretionsscheibe
die gleiche Winkelgeschwindigkeit wie die an diesem Rand rotierende
Materie haben (Mereghetti & Stella, 1995). Wenn die Periode des ro-
tierenden Objektes diese Gleichgewichtsbedingung erfüllt, muss für die
Leuchtkraft Leq gelten (Ghosh & Lamb, 1979):

Leq = 8.6× 1035(B/1011G)2P−7/3
eq erg sec−1. (3.1)

Setzt man in diese Gleichung die für AXPs typische Perioden von et-
wa 10 sec und Magnetfeldstärken um die 1011 G ein, so bekommt man
gemäß van Paradijs et al. (1995) und Stella et al. (1996) eine Abschät-
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zung des Magnetfeldes aus spektralen Beobachtungen:

Peq ≈ 3B6/7
11 L

−3/7
35 . (3.2)

Dies passt tatsächlich zu dem beobachteten Leuchtkraft-Perioden-Zu-
sammenhang.

Weiterhin wurde versucht, einen Sekundärstern des kompakten Ob-
jektes zu finden. Dies ist zwar schwierig, weil für fast alle AXPs keine
optischen Gegenstücke sichtbar ist und wir daher allein auf Röntgen-
beobachtungen angewiesen sind. In den Spektren der Röntgenbeobach-
tungen lassen sich derzeit keine Dopplerverschiebungen bestimmen, die
im optischen Bereich verhältnismäßig einfach eine radiale Geschwindig-
keit und damit eine Orbitbewegung nachweisen. Dennoch kann man im
optischen und im Röntgenbereich nach Laufzeitverschiebungen in der
Lichtkurve suchen, um eine mögliche Bahnperiode festzustellen, wobei
die Variationsamplitude auch von der Inklination abhängt. Eine stati-
stische Gleichverteilung der Inklination vorausgesetzt kann ein Begleiter
größer 0.1M� ausgeschlossen werden (Mereghetti, 1998)3. Folglich muss
von einem einzelnen Objekt ausgegangen werden, wobei es sich wegen
der kurzen Periode und der hohen Temperatur höchstwahrscheinlich um
einen Neutronenstern handelt (van Paradijs et al., 1995). Dieser muss
ein Magnetfeld besitzen, welches für eine gerichtete Strahlung verant-
wortlich ist.

Ein Magnetfeld kann, sofern es nur genügend stark ist, Dipolstrah-
lung mit einem Dipolmoment pm erzeugen, und dadurch dem Pulsar
Rotationsenergie E entziehen (Longair, 1994b):

−dE
dt

=
µ0|p̈m|2

6πc3
(3.3)

Für einen magnetischen Dipol kann die Variation des Dipolmomentes
pm mit einer Amplitude pm0 durch die Winkelgeschwindigkeit Ω zu
einer Zeit t gemäß pm(t) = pm0 sin Ωt angesetzt werden, so dass sich
mit dem Trägheitsmoment I eines Objektes die Abnahme der Rotati-
onsenergie E = 1

2IΩ2 und damit der Winkelgeschwindigkeit bestimmen

3Eine mögliche Ausnahme ist das Objekt 4U 1626−76, für das ein optisches Ge-
genstück gefunden wurde, das Hinweise auf eine Dopplerverschiebung und damit
auf eine orbitale Bahn bietet. (Middleditch et al., 1981). Aus diesem und anderen
Gründen (Mereghetti & Stella, 1995) scheint dieses Objekt mehr einem HMXB als
einem AXP zu gleichen.
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lässt:

dE
dt

= −µ0Ω4p2
m0

6πc3
(3.4)

d(1
2IΩ2)
dt

= −IΩ
dΩ
dt

(3.5)

Benutzt man diesen Ansatz, so kann die Magnetfeldstärke unter der
Annahme einer Dipolstrahlung aus der Periode und Periodenzunahme
für typische Neutronensternparameter (Masse M , Radius R) bestimmt
werden. Dazu benötigt man die Magnetfeldstärke eines Dipols an der
Sternoberfläche, die mit Bs ≈ µ0pm0

4πR3 angenähert werden kann (Longair,
1994b, Seite 104).

dΩ
dt

= −µ0Ω3p2
m0

6πc3I

= − µ0Ω3

6πc3I

(
4πR3Bs
µ0

)
=

8πΩ3R6B2
s

3µ0c3I
(3.6)

Für eine homogene Kugel ergibt dies mit I = 2MR2/5:

Bs =
(

3µ0c
3M

80π3R4

)1/2√
PṖ (3.7)

= 2.023 · 108

√
M

R2

√
PṖ (3.8)

≈ 3 · 1015 T
√
PṖ (3.9)

Einerseits kann daher aus der Zunahme der Periode bzw. der Winkelge-
schwindigkeit das Magnetfeld bestimmt werden; andererseits kann durch
Integration von Gl. (3.6) direkt das Alter des Pulsars bestimmt werden,
sofern man annimmt, dass außer einem konstanten Magnetfeld keine we-
sentlichen Kräfte auf den Pulsar eingewirkt haben. Die Voraussetzung
magnetischer Kräfte kann über eine Analyse eines Bremskoeffizienten
(braking index ) n bestimmt werden, der das Änderungsverhalten der
Periode gemäß Ω̇ = −KΩn festlegt. Für reine magnetische Dipolstrah-
lung muss gemäß Gl. (3.6) dieser Koeffizient n = 3 sein. In der Praxis
(etwa dem Crab-Pulsar) findet man etwas kleinere Werte, so dass nicht
notwendigerweise von einer reinen magnetischen Dipolstrahlung ausge-
gangen werden kann.
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Die beobachtbaren Eigenschaften der AXPs lassen sich folgenderma-
ßen zusammenfassen (Israel et al., 2002a):

• Wie oben beschrieben liegt die Spin–Periode in einem schmalen
Bereich von 5–12 sec.

• Diese Spin–Periode nimmt weitgehend stetig zu; die Periodenzu-
nahme ist in der Größenordnung von Ṗ /P ≈ 1× 10−13 sec−1.

• Bisher konnte nur in einem Fall (4U 0142+61) ein sehr schwaches
optisches Gegenstück ausgemacht werden.

Dies bedeutet, dass massenreichere Sterne, wie OB–Riesen oder
Be–Sterne ausgeschlossen werden können.

• Das Spektrum ist im allgemeinen sehr weich und hat einen Pho-
tonenindex von Γ ≈ 3 − 4. Im allgemeinen ist das beste Modell
ein Schwarzkörperspektrum mit einer zusätzlichen Potenzgesetz–
Komponente.

• Die Helligkeit ist im Vergleich zu HMXB gering (im Bereich von
1034–1036 erg sec−1), allerdings höher als die von nichtpulsierenden
LMXB (Mereghetti & Stella, 1995). Der Fluss variiert kaum in
Zeitskalen von Stunden bis zu Jahren.

• Zwei (möglicherweise auch drei) der Objekte können mit umge-
benden Supernova-Resten in Verbindung gebracht werden.

• Die Verteilung der Objekte ist sehr flach über die galaktische
Scheibe verstreut.

3.3 Bisherige Modelle

3.3.1 Energiebilanz

Wenn angenommen wird (und die aus den bisherigen Beobachtungen
gewonnen Resultate sprechen sehr dafür), dass AXPs keine Binärsyste-
me sind, sondern alleinstehende Neutronensterne, dann muss zuvorderst
die Frage geklärt werden, woher diese Objekte ihre Energie beziehen,
um eine Leuchtkraft von ≈ 1035 − 1036 erg sec−1 abstrahlen zu können
(Mereghetti, 1998). Denn wenn AXPs wie die LMXB einen schwachen
Begleiter hätten, könnte man Akkretion vom Sekundärstern als Ener-
gielieferant annehmen, auch wenn es dabei eine Periodenabnahme statt
der beobachteten Periodenzunahme geben könnte.
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Als einfachsten Ansatz könnte man das oben beschriebene magneti-
sche Bremsen über magnetische Dipolstrahlung als Grundlage nehmen.
Allerdings zeigt sich schnell (van Paradijs et al., 1995), dass die Abnah-
me an Rotationsenergie (wenn das Trägheitsmoment eines typischen
Neutronenstern mit M� = 1.4 und R = 10 km verwendet wird) nicht
für die beschriebene Leuchtkraft ausreicht. Die Energieabgabe ist gemäß
Chatterjee et al. (2000):∣∣∣∣dEdt

∣∣∣∣ = 4π2I
Ṗ

P 3
≈ 1032.5 erg sec−1 (3.10)

und liegt damit deutlich unter den beschriebenen 1035 erg sec−1.

3.3.2 Akkretion

Eine Modellvariante, die schon bald nach der Konstituierung einer ei-
genen Pulsarklasse aufkam (van Paradijs et al., 1995), besteht in der
Annahme, dass diese AXPs zwar keinen Begleiter haben, aber dennoch
aus der umgebenden Materie akkretieren. Die normale Dichte der in-
terstellaren Materie reicht dafür nicht aus. Wenn man jedoch annimmt,
dass der Stern von einer dichteren Hülle umgeben ist, die etwa aus dem
Rest eines Binärsystems entstanden ist, so können auch ausreichende
Massentransferraten erreicht werden, die die beobachtete Leuchtkraft
erzeugen können.

Für die Entstehung einer solchen Hülle gibt es verschiedene Ansätze.
Eine Möglichkeit ist, dass die bei einer Supernova-Explosion entstan-
denen Reste nicht völlig weggeblasen, sondern ein Teil wieder auf den
Neutronenstern akkretiert werden (Chatterjee et al., 2000). Eine andere,
früher vorgeschlagene und gut ausgebaute Hypothese verfolgt das Mo-
dell eines zusammenfallenden HMXB (van Paradijs et al., 1995; Ghosh
et al., 1997). In diesem Szenario nähert sich das kompakte Objekt so-
weit der Sekundärkomponente an, dass sich ein Thorne–Żytkov–Objekt
bildet, bei welchem sich in einer Hülle analog eines roten Riesens ein
Neutronenstern befindet (Leonard et al., 1994; Thorne & Żytkow, 1977).
Die Hülle wird dabei im Wesentlichen von der freiwerdenden gravita-
tiven Energie des Binärsystems abgestoßen. Die gemeinsame Hülle, die
einen Großteil des ursprünglichen orbitalen Drehimpulses besitzt, bil-
det eine Akkretionsscheibe, die dann schließlich auf das verbleibende
kompakte Objekt akkretiert wird.

Dieses Modell kann das Spektrum eines AXP gut beschreiben, wenn
man annimmt, dass die Schwarzkörperkomponente durch sphärische Ak-



20 KAPITEL 3. ANORMALE RÖNTGENPULSARE

kretion beschrieben wird, während die Potenzgesetz-Komponente im
Wesentlichen durch Akkretion von Materie erzeugt wird, die von dem
Scheibeninnenrand entlang der Magnetfeldlinien verläuft ( vgl. Li, 1999;
Ghosh et al., 1997). Dieses Modell ist weiter ausgebaut worden, indem
zusätzlich Entwicklungsphasen des AXP angenommen werden, in denen
er in eine Propeller-Phase eintritt und keine Materie akkretieren kann
(Chatterjee et al., 2000).

In dieser Phase (Propeller -Zustand) ist der Magnetosphärenradius
größer als der Korotationsradius, so dass das Magnetfeld die Materie
innerhalb des Magnetosphärenradius so beschleunigt, dass die Zentrifu-
galkräfte stärker als die Anziehungskraft sind. Anders ausgedrückt ist
die Periode kleiner als die Gleichgewichtsperiode. Mit diesem Szenario
lässt sich beschreiben, wieso die Perioden in einem so schmalen Bereich
gebündelt auftregen (dies ist mit dem Akkretionsmodell noch nicht ohne
weiteres verständlich, wie von Ghosh et al., 1997 angemerkt wird). Erst
wenn die Periode so groß ist, dass die Materie auf den Neutronenstern
gelangen kann, ohne weggeschleudert zu werden, kann die Leuchtkraft zu
beobachtbaren Größen ansteigen. Da die physikalischen Randbedingun-
gen dafür ähnlich sind, kann somit die enge Periodenverteilung erklärt
werden.

3.3.3 Magnetare

Nimmt man hingegen an, dass die Bremswirkung von AXPs tatsächlich
durch magnetische Dipolstrahlung erfolgt, so ergibt sich aus den For-
meln für typische Neutronensternwerte ein Magnetfeld von ≈ 1014 G.
Solche Objekte werden als Magnetar bezeichnet. Dieser Ansatz wurde
zunächst für eine den AXP verwandte Klasse von Objekten, den Soft-
Gamma-Repeatern (SGR) verwendet (Thompson & Duncan, 1995), und
später für AXPs angewendet (Thompson & Duncan, 1996).

Soft-Gamma-Repeater zeigen wiederholte Strahlungsausbrüche so-
wohl im Röntgen– wie auch im Gammabereich mit Helligkeiten von
≈ 1038 - 1042 erg sec−1. In den dazwischenliegenden Ruhezeiten hinge-
gen haben SGR ähnliche Eigenschaften wie AXPs, nämlich (z.B. Ziol-
kowski, 2002) insbesondere ähnliche Perioden und Periodenänderungen,
vergleichbare (wenn auch größere) Helligkeiten von 1035−1036 erg sec−1,
weiche Röntgenspektren und ebenfalls keine nachweisbaren Sekundärob-
jekte und auch für einige Objekte assoziierte Supernova-Reste (Mars-
den, 1999). Diese Verbindung scheint um so fester zu sein, als auch
bei AXPs Strahlungsausbrüche beobachtet wurden (Gavriil et al., 2002
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für 1E 1048.19−5937, Kaspi et al., 2002 und Kaspi et al., 2003 für 1E
2259+586), die allerdings sehr selten auftreten. Diese Ausbrüche können
recht zwanglos durch Verformung der Neutronensternkruste erklärt wer-
den, die dabei die Magnetfeldkonfiguration ändern und die entsprechen-
den Energien freisetzen. Dies passt auch gut zu den beobachteten plötz-
lichen Periodenänderungen (Glitches), die man schon von normalen Ra-
diopulsaren kennt (Melatos, 1999).

Als Energiequelle für Magnetare, die trotz des starken Magnetfeldes
nicht allein durch magnetische Dipolstrahlung die beobachtete Hellig-
keit erzeugen können, kommt entweder Abkühlung des Neutronensterns
(Heyl & Hernquist, 1997) oder (etwas plausibler, vgl. Özel et al., 2001)
der Zerfall des Magnetfeldes (Thompson & Duncan, 1995) in Frage.

Naturgemäss kann das Magnetarmodell die Periodenzunahme bes-
ser erklären als alle Modelle, die eine Akkretion annehmen4. Schwieriger
ist es für magnetar-basierte Modelle, die enge Periodenballung um acht
Sekunden zu erklären, für die es bei akkretionsbasierten Modellen we-
nigstens den oben beschriebenen Ansatz gibt (Chatterjee & Hernquist,
2000). Magnetarmodelle haben andererseits den Vorteil, dass sie recht
zwanglos Glitches und Strahlungsausbrüche erklären können (allerdings
ist dieser Schluss nicht zwingend, siehe etwa Mereghetti et al., 2002).

Um die Natur der AXPs festzulegen gibt es verschiedene Ansätze,
wobei die größte Schwierigkeit die ist, dass diese Objekte nur im Rönt-
genbereich beobachtet werden können5. Der beste Nachweis, dass es sich
um einen Magnetar handelt, wäre der Nachweis von Zyklotronresonanz-
linien im Röntgenbereich:

Ecycl,e ≈ 11.6 zg

(
B

108 T

)
keV (3.11)

für Elektronen und

Ecycl,p ≈ 0.63 zg

(
B

1010 T

)
keV (3.12)

für Protonen, wobei zg =
√

1− 2GM/Rc2 die gravitative Rotverschie-
bung ist (Mereghetti et al., 2002; Zane et al., 2001). Zwar kann gemäss
dieser Formeln direkt auf das Magnetfeld geschlossen werden, allerdings
benötigt man zur Unterscheidung zwischen Protonen und Elektronen

4Ein guter Überblick findet sich bei Mereghetti et al. (2002).
5Eine Ausnahme ist 4U 0142+61, für den ein schwaches optisches Gegenstück

gefunden wurde (Kern & Martin, 2002).
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eine weitere Linie. Für eine vorgegebene Periodenänderung lassen sich
Gl. (3.11) und Gl. (3.12) grob mit Gl. (3.9) abschätzen:

Ecycl,e ≈ 3.3× 108Zg

√
PṖ keV (3.13)

Ecycl,p ≈ 1.8× 105Zg

√
PṖ keV (3.14)

Weitere Möglichkeiten liegen in der detaillierten Analyse der Rönt-
genspektren, die — eventuell zeitlich aufgelöst — Indizien über die phy-
sikalischen Ursachen liefern können. Inzwischen gibt es Modellrechnun-
gen, wie die Spektren von Neutronensternen bei starken Magnetfeldern
auszusehen haben (Özel et al., 2001; Ho & Lai, 2001).

Betrachtet man das zeitliche Verhalten über größere Zeiträume, so
kann aus der Periodenschwankung auf die Natur des Objektes geschlo-
ßen werden. Denn das Akkretionsmodell würde weniger stabile Peri-
odenzunahme vorhersagen als das Magnetar-Modell, für das eine stetige
Periodenzunahme mit gelegentlichen plötzlichen Schwankungen erwar-
tet wird. Eine solche Beobachtungskampagne wurde für verschiedene
AXPs mit RXTE in regelmäßigen Abständen, die eine Phasenkohärenz
garantieren konnten, durchgeführt (Gavriil & Kaspi, 2002). Tatsächlich
wurden sehr stabile Periodenzuwächse und auch Glitches beobachtet
(Gavriil et al., 2002).

Zusammengefasst lässt sich sagen, dass es zwar einige Indizien gibt,
die für ein Magnetar-Modell sprechen würden, auf der anderen Seite gibt
es noch viele Punkte, die klar für ein Akkretionsmodell sprechen. Der
allgemeine Tenor zusammenfassender Veröffentlichungen lautet, dass
die Ergebnisse langer Beobachtungen mit hochauflösenden Röntgente-
leskopen wie XMM oder Chandra zur Klärung dieser Fragen beitragen
können.



Kapitel 4

Untersuchung des AXP
1E 1048.1−5937

Einer der wenigen bekannten Anormalen Röntgenpulsare trägt die Be-
zeichnung 1E 1048.1−5937 und befindet sich in der Nähe des Carina-
Nebels. Dieser AXP zeichnet sich durch eine Periode von etwa 6 Se-
kunden, dem typischen weichen Spektrum und einem Fluss von 2.2 ×
10−11 erg sec−1 cm−2 (Israel et al., 2002a) aus. Er wurde bei der Beob-
achtung dieses Nebels mit dem Einstein-Satelliten 1979 zufällig entdeckt
(Smale et al., 1985) und wurde seitdem mit vielen Röntgensatelliten
untersucht. Die beobachtungstechnischen Schwierigkeiten lagen vor al-
lem in dem benachbarten Carina-Nebel, so dass bei Instrumenten mit
schlechter Ortsauflösung nur eine ungenaue spektrale Analyse möglich
war.

4.1 Bisherige Beobachtungen

Mit EXOSAT (Smale et al., 1985) und Ginga (Corbet & Day, 1990)
wurde zunächst eine 6 sec–Periode bestätigt und eine Periodenzunahme
festgestellt, ROSAT (Mereghetti, 1995) und ASCA (Corbet & Miha-
ra, 1997) konnten die Periodenzunahme weiter eingrenzen. Während
ROSAT die Ortsbestimmung deutlich verbesserte, ließ eine Beobach-
tung mit ASCA eine genauere Bestimmung der spektralen Parameter ei-
nes Potenzgesetz-Modells zu. Mit BeppoSAX (Oosterbroek et al., 1998)
konnte dann ein spektrales Modell mit zwei Komponenten, welches bei

23
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anderen AXPs bereits gesehen wurde, bestätigt werden, wobei sich als
das beste Modell ein Schwarzkörperspektrum mit einem Potenzgesetz
erwies. Mit RXTE (Mereghetti et al., 1998; Baykal et al., 2000; Ka-
spi et al., 2001) und ASCA (Paul et al., 2000) konnte neben einer er-
heblich verbesserten Bestimmung der Periodenänderung eine orbitale
Modulation ausgeschlossen werden, so dass von einem alleinstehenden
Neutronenstern ausgegangen werden muss (bzw. die Inklination auf ein
Doppelsternsystem sehr klein ist).

Neben den Röntgenbeobachtungen wurde für 1E 1048.1−5937 auch
versucht, eine optische Komponente zu finden (Mereghetti et al., 1992).
Es zeigte sich jedoch, dass alle Objekte im Fehlerkreis von EXOSAT
sehr schwach sind, so dass für eine genauere Zuordnung eine verbesser-
te Pointierung notwendig ist. In einer ESO/Chandra-Kampagne wurde
bei einer solchen Positionsbestimmung kein optisches Gegenstück ge-
funden (Wang & Chakrabarty, 2002). Vergleiche mit älteren optischen
Aufnahmen aus diesem Bereich zeigen jedoch ein schwaches Objekt im
Infrarotbereich. Möglicherweise zeigt 1E 1048.1−5937 daher eine starke
Variabilität im optischen Bereich (Israel et al., 2002b).

4.2 Beobachtung mit XMM–Newton

Am 28. Dezember 2000 wurde 1E 1048.1−5937 mit dem Röntgentele-
skop XMM-Newton beobachtet. Dabei wurden etwa 5 ksec Daten mit
der PN-Kamera, etwa 7 ksec mit den MOS-Kameras und etwa 8 ksec mit
dem RGS-Instrument gewonnen. Die PN-Kamera wurde im Full-Frame
Mode betrieben, die MOS-Kameras liefen im Small-Window Mode.

Der Schwerpunkt dieser Beobachtung zielte vor allem auf den spek-
tralen Bereich, da wegen der großen Sammelfläche von XMM-Newton
trotz der verhältnismäßig kurzen Beobachtungsdauer ein großes Quan-
tum an Photonen gesammelt wurde, welche die Statistik der spektra-
len Modellanpassungen gegenüber früheren Beobachtungen verbesserte.
Zudem ist es trotz des eher geringen Flusses möglich, phasenaufgelöste
Spektren zu bestimmen, in denen die Abhängigkeit der spektralen Pa-
rameter von der Phase ermittelt werden können.

4.3 Allgemeines zur Auswertung

Obwohl die Beobachtung rund ein Jahr nach dem Start von XMM-
Newton erfolgte, war die Auswertesoftware SAS noch nicht vollständig
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in der Lage, alle Schritte der Analyse zu übernehmen. Eine Schwierigkeit
lag darin, dass für die spektrale Analyse notwendige Response-Matrizen
einerseits noch nicht beobachtungsabhängig bestimmt werden konnten,
sondern nur allgemeingültige Response-Matrizen vorlagen, die zudem
noch einige Schwierigkeiten bei der Repräsentierung von Spektren im
niederenergetischen Bereich hatten. Außerdem stellte es sich heraus,
dass noch nicht alle Beobachtungsmodi abgedeckt waren1. Probleme
gab es vor allem in der Auswertung des Zeitverhaltens, da die Zeit-
marken der Einzelereignisse noch nicht richtig zu einem erdgebundenen
Zeitstandard korreliert werden konnten, und noch keine Baryzentrums-
korrektur möglich war.

Mittlerweile haben sich diese Probleme allerdings alle erübrigt, und
es ist möglich, innerhalb von kurzer Zeit eine umfassende Auswertung
durchzuführen. In der vorliegenden Arbeit soll daher zum einen die kurz
nach der Beobachtung durchgeführten Analyseschritte beschrieben wer-
den, deren Ergebnisse sich vor allem in Tiengo et al. (2002) niederschla-
gen. Zusätzlich sollen die Ergebnisse einer quasi modernen Auswertung
vorgelegt werden.

Vor der Auswertung wurde zunächst eine Untersuchung der Pipeline-
Produkte vorgenommen, die von dem XMM-Datenarchiv mit den ei-
gentlichen Daten mitgeschickt werden. Sie werden automatisch für al-
le Beobachtungssätze erzeugt. Dabei zeigte sich, dass die Daten der
Reflektionsgitterspektrometer RGS wegen zu geringem Fluss nicht zu
verwenden waren, und auf eine ausführliche Auswertung verzichtet wer-
den konnte. Dagegen waren die Ergebnisse der EPIC-Instrumente (PN,
MOS) gut zu gebrauchen. Der optische Monitor, der für die Analyse
dieses Objektes nur wenig sinnvoll gewesen wäre, war während dieser
Beobachtung ausgeschaltet.

Die Datenaufbereitung, die zunächst mit den SAS-Kommandos ep-
proc und emproc durchgeführt wurde, ergab Produkte, die bezüglich
der Ortsauflösung abwichen. Daher wurde stattdessen das äquivalente
SAS-Komando epchain/emchain verwendet. Da die Quelle mit Zähl-
raten von 0.01 s−1 (PN) bzw. 0.045 s−1 (MOS) vergleichsweise schwach
ist, war nicht mit Pileup-Problemen zu rechnen. Der Hintergrund wurde
nach Flares durchsucht; in der relativ kurzen Beobachtungszeit wur-
de keine erhöhte Zählrate gefunden. Daher konnte die gesamte Be-
obachtung verwendet werden. Für die PN-Kamera konnte wegen des
Full-Frame Modes recht frei ein Hintergrundbereich gewählt werden,
der zunächst rechteckige Form (vergleiche Abb. 4.1), später dann eine

1Beispielsweise fehlte anfangs noch der Timing-Mode für die MOS-Kamera.
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Abbildung 4.1: Für die erste Analyse gewählte Quellbereiche (mitte)
und Hintergrundbereiche (außen).

Ringform hatte (Abb. 4.3). Im Falle der MOS-Kameras war die Hin-
tergrundsbestimmung durch die für den Small-Window-Mode typische
kleine Fläche auf dem ersten CCD-Chip eingeschränkt; daher wurde der
Hintergrund von mehreren rechteckigen Teilen der umliegenden CCD-
Chips gewonnen.

Die Größenbestimmung von Quell- und Hintergrundbereich, die für
die richtige Skalierung der Belichtung notwendig ist, wurde ursprüng-
lich manuell vorgenommen. Dazu wurden zunächst Eventlisten auf den
gewünschten Bereich selektiert und in dem zugehörigen Bild die von
wenigstens einem Ereignis getroffenen Pixel gezählt. Diese Methode un-
terschätzt die Fläche, da bei geringen Raten nicht alle Pixel während
der Beobachtung gefüllt werden; sie hat aber den Vorteil, dass sie ein-
fach anzuwenden ist und direkt auf Pixel zugreift. Eine etwas bessere
Methode besteht in direktem Ausmessen der benutzten Flächen, sofern
nur Bereiche mit benutzten Pixeln berücksichtigt werden. Im Rahmen
der neueren Auswertemöglichkeiten mit einer beobachtungsabhängig er-
zeugten Response-Matrix, die nebenbei auch die richtige Quell– und
Hintergrundskalierung vornimmt, sind solche Analysen obsolet gewor-
den.
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Die größte Schwierigkeit lag anfangs darin, dass die Rohdaten der
Beobachtung zunächst unvollständig waren. Neben einigen nicht ganz
so entscheidenden Housekeeping-Dateien fehlten auch die Informatio-
nen über den Satelliten-Orbit (Orbit-File), die Zeitkorrelation (Time
Correlation File) und die Satelliten-Ausrichtung (Attitude History).

Das bedeutete, dass die Zeitmarken der Lichtkurve nicht korrekt be-
stimmt werden konnten. Während jedoch die Zeitkorrelation vernach-
lässigbaren Einfluss hat2, führt die Dopplerverschiebung durch die Erd-
und Satellitenbewegung zu merklichen Abweichung. Um diesen Effekt
zu beheben, wird normalerweise eine Baryzentrumskorrektur vorgenom-
men3, die die Orbit-Information des Satelliten benötigt. Das bedeutet
im Wesentlichen, dass die Pulsperiode eine Dopplerverschiebung durch
Erdebewegung und Satellitenbewegung erfährt. Um diese Fehler auszu-
gleichen, wurde zunächst die Satellitenbahn aus einer allgemein für die
XMM-Mission zur Verfügung stehenden Orbit-Datei4 ausgelesen und
für das beobachtete Intervall betrachtet. Da es nur wenige Stützstellen
in der Orbitdatei gibt, konnte keine Baryzentrumskorrektur aller Zeit-
marken in der Lichtkurve durchgeführt werden. Stattdessen wurde aus
der Geschwindigkeit des Satelliten, die auf die Beobachtungsrichtung
projiziert wurde, direkt die Dopplerverschiebung bestimmt und die Pe-
riode entsprechend korrigiert. Für eine Periode P = 1/ν gilt für eine
Relativgeschwindigkeit v bezüglich der Lichtgeschwindigkeit c (Lang,
1974):

∆ν
ν

=
v

c
(v � c)

∆ν =
v · ν
c

∆P = ∆ν · P 2 =
v

c
· P

Aus der Orbitdatei ergab sich eine in Richtung des Objektes proji-
zierte Geschwindigkeit des Satelliten von 2.077 km sec−1 bezüglich dem

2Die Time-Correlation-Files korrigieren im Bereich von Millisekunden; der Ein-
fluss auf eine 6 s–Periodenbestimmung für eine 5 ksec–Beobachtung ist eher gering.

3Eine umfassende Beschreibung der notwendigen Korrekturen ist z.B. in Seidel-
mann (1992) dargestellt; eine kritische Analyse findet sich in Lindegren & Dravins
(2003).

4Die Orbit-Datei liegt im Textformat vor und enthält neben allgemeinen Informa-
tionen Einträge über die Position und Geschwindigkeit des Satelliten. Eine Beschrei-
bung findet sich in XMM-MOC-ICD-0021-OAD (1998), die Orbit-Datei ist über
http://xmm.vilspa.esa.es/ xmmdoc/orbit/ verfügbar (Der Zugang ist beschränkt).

http://xmm.vilspa.esa.es/~xmmdoc/orbit/
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Tabelle 4.1: Positionsbestimmungen von 1E 1048.1−5937 (J2000)

Rektaszension Deklination Bemerkung
0h 0m 3.s607 −0◦ 1′ 50.′′65′′ Quellposition bezüglich Blickrich-

tung
10h 50m 7.s75 −59◦ 51′ 27.′′ Ausrichtung von XMM (aus

AHF)
10h 50m 11.s3 −59◦ 53′ 18.′′0 Zusammengefasst
10h 50m 6.s28 −59◦ 51′ 17.′′88 Bestimmung mit synthetischem

AHF
10h 50m 6.s29 −59◦ 51′ 18.′′0 Aus vorprozessierter Quellsuche
10h 50m 7.s312 −59◦ 53′ 23.′′27 Mit korrigiertem Attitude History

File
10h 50m 7.s14 −59◦ 53′ 21.′′4 Chandra-Beoabachtung (Wang &

Chakrabarty, 2002)

Schwerpunktsystem der Sonne. Bei einer Periode von 6.45206 sec er-
gibt sich eine Dopplerverschiebung von rund ∆P = 4.47 × 10−5 sec.
Die Positionsbestimmung gestaltete sich anfangs ebenfalls schwierig, da
dafür die Richtungsinformation in Form eines Attitude History Files
(AHF) nötig ist. Analog zur Orbitinformation konnte auf eine Textform
des AHF zurückgegriffen werden5. Diese wurde zunächst direkt analy-
siert, um die Blickrichtung des Satelliten zu bestimmen. Die Position
von 1E 1048.1−5937 ergab sich aus der Blickrichtung und der relativ
dazu bestimmten Position in der beobachteten Aufnahme des Objekts
(Tab. 4.1).

In einem weiteren Schritt wurde aus der Text-Datei eine FITS-
Datei6 erzeugt. Damit war es möglich, die Positionsbestimmung wie im
Fall vollständiger Datensätze durchzuführen (Tab. 4.1, dritte Zeile), die
im Gegensatz zu der vorherigen Methode ein verlässliches, wenn auch
vorläufiges Positionsergebnis liefern konnte. Mit der Auslieferung des
vollständigen Datensatzes hatten sich viele dieser anfänglichen Proble-
me erübrigt.

5Die Attitude History kann von http://xmm.vilspa.esa.es/ xmmdoc/mplan/ ab-
gerufen werden (Der Zugang ist beschränkt). Das Format ist in XMM-MOC-ICD-
0006-OAD (1998) beschrieben.

6FITS definiert einen Standard bezüglich des Austausches von Parametern, Bil-
dern und Tabellen (Wells et al., 1981; Corcoran et al., 1995; NOST 100-2.0, 1999).

http://xmm.vilspa.esa.es/~xmmdoc/mplan/
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4.4 Positionsbestimmung

Im Vergleich mit Chandra stellte sich heraus, dass die von XMM benutz-
ten Positionen (Tiengo et al., 2002) wegen einer fehlerhaften Richtungs-
bestimmung nicht korrekt sein können (Wang & Chakrabarty, 2002;
Israel et al., 2002b). Daher müssen die in den ersten vier Zeilen von
Tab. 4.1 wiedergegebenen Positionen als vorläufige und fehlerhafte Wer-
te betrachtet werden.

Kurz nach der Veröffentlichung der Chandra-Ergebnisse wurde vom
SOC (Science Operation Center, Vilspa, Spanien) ein korrigiertes Atti-
tude History File zur Verfügung gestellt, die eine genauere Pointierung
erlaubte. Mit dem vollständigen Datensatz ist es möglich, entweder die
Pipeline der Quellsuche zu verwenden, oder die Position der Hauptquel-
le direkt durch einen Fit einer geeigneten Point-Spread-Funktion an das
beobachtete Bild vorzunehmen. Bei der Verwendung letzterer Methode
kann manuell der Hintergrund ausgeschnitten und eine effektive Positi-
onsbestimmung vorgenommen werden. Zum Fitten können verschieden
komplexe Point-Spread-Funktionen (PSFs) benutzt werden. Ein einfa-
cher Ansatz ist eine zweidimensionale Gaußfunktion:

PSF(r) = A
1√
2πσ

e
−
( r

2σ

)2

.

Von Ehle et al. (2003) wird als Ansatz eine King-Funktion beschrieben,
die auch die äußeren Teile der PSF modellieren kann (siehe Abb. 4.2):

PSF(r) = A
1(

1 + ( rrc )2
)α .

Es ist auch möglich, Bilder der PSF direkt aus der XMM-Kalib-
ra-tionsdatenbank zu verwenden7. Diese Bilder sind in verschiedenen
Genauigkeitsgraden verfügbar. Die Umformung diese Bilder in eine ana-
lytische PSF ist jedoch schwierig8.

Für die Positionsbestimmung ergaben sowohl die Gaußfunktion wie
auch die King-Funktion gleiche Positionswerte, die in der fünften Zeile
von Tab. 4.1 wiedergegeben sind. Die Fehler des Modells sind bedeutend
kleiner als die absolute Pointierungsgenauigkeit von ≈ 4′′.

7Der SAS-Befehl calview erzeugt FITS-Dateien der gewünschten PSF.
8Mangels genauer Skalierungsangaben wäre sogar ein Fit an die Kalibrationsdaten

notwendig.Damit sind diese Daten nur wenig aussagekräftig.
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Abbildung 4.2: Fit einer King-Funktion an die Point-Spread-Funktion
der PN-Kamera.

4.5 Das Spektrum

Die Auswertung des Spektrums erfolgte gemäß dem in Kap. 2.1.3 be-
schriebenen Schema. Die Quellregion wurde für die PN-Kamera aus ei-
nem kreisförmigen Bereich mit einem Radius von 74′′ extrahiert, der
von einem ringförmigen Hintergrundbereich umgeben ist. Für die MOS-
Kameras, die im Small-Window-Mode liefen, wurde ebenfalls eine kreis-
förmige Quellregion gewählt; der Hintergrund wurde von umgebenden
CCDs entnommen. Die ausgeschnittenen Bereiche sind in Abb. 4.3 dar-
gestellt.

Es bietet sich an, verschiedene Modelle des Spektrums auszutesten.
Schon frühere Beobachtungen haben ergeben, dass ein Modell mit nur
einer Komponente das Röntgenspektrum nur unzureichend beschrei-
ben kann (Oosterbroek et al., 1998). Hier wurde neben einem einfa-
chen Potenzgesetz (PL) und einer Bremsstrahlkomponente (BREMS)
ein Schwarkörperspektrum (BB) hinzugenommen.

Für alle untersuchten Modelle wurden die Kanäle mit einem Binning
von wenigstens 50 zusammengefasst, d.h. es wurde über soviele Kanäle
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Abbildung 4.3: Ausgeschnittene Quell- und Hintergrundbereiche für die
PN-Kamera (links) und die MOS-Kameras (rechts).

gemittelt, bis die Summe der in ihnen enthaltenen Einzelereignisse ei-
ne Schwelle von 50 überschritt. Dieses Binnen ist nötig, damit die die
statistische Streuung der Werte nicht zu sehr von einer Normalvertei-
lung abweicht, so dass ein χ2-Test sinnvoll ist. Für alle Fits wurden die
Spektren aller EPIC-Kameras gemeinsam verwendet, d.h. das jeweilige
Modell wurde mit gemeinsamen Parametern und einer Normierungs-
konstante angepasst. Die Ergebnisse sind in Tab. 4.2 wiedergegeben. Es
zeigt sich, dass das Spektrum am besten mit einer Schwarzkörperkom-
ponente plus Potenzgesetz oder Bremsstrahlkomponente wiedergegeben
werden kann, wobei zwischen diesen beiden Modellen nicht entschieden
werden kann. Bei früheren Beobachtungen von 1E 1048.1−5937wurde
wie für AXPs im allgemeinen einem Potenzgesetz als harte Komponente
der Vorzug gegeben.

Für dieses Modell, welches in Abb. 4.4 dargestellt ist, gibt es keine
besonders signifikanten Abweichungen außer einer Spitze bei ≈ 0.9 keV
für die PN-Kamera. Da die Breite dieser Spitze jedoch deutlich schmaler
als die instrumentelle Auflösung von etwa 100 eV (Ehle et al., 2003, p.
34) ist und sich dieses Muster nicht im Spektrum der MOS-Kamera
zeigt, muss von einem instrumentellen Artefakt ausgegangen werden.

Verwendet man dieses Modell, so ergibt sich ein mittlerer absorbier-
ter Fluss von 4.4(5)× 10−12erg sec−1 cm−2 im Bereich 2 bis 10 keV.
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Tabelle 4.2: Fit-Ergebnisse für die Modellkomponenten eines
Schwarzkörpers (BB), einer Bremsstrahlkomponente (BR) mit je-
weils einer Temperatur Tbb bzw. Tbr und eines Potenzgesetzes (PL) mit
einem Photonenindex Γ, wobei die Fehler ein 90%-Konfidenzinterval
abdecken. Daneben ist die interstellare Absorption (NH) und die
Fitstatistik angegeben.

NH Γ kTbr kTbb Rbb χ2/DOF
Model 1022cm−2 keV keV km
PL 1.25(6) 2.85(7) — — — 277/199
BR 0.94(4) — 2.1(1) — — 197/199
BB+BR 0.9(1) — 1.8(9) 0.7(17) 0.7(5) 185/197
BB+PL 1.0(17) 3.0(5) — 0.64(5) 2.2(9) 186/197

4.6 Das zeitliche Verhalten

Die Periode von 1E 1048.1−5937 wurde analog dem ursprünglichen Vor-
gehen mit einem Epoch-Folding-Ansatz im Bereich 6.44 sec bis 6.465 sec
bestimmt. Wie schon erwähnt, muss eine baryzentrumskorrigierte Licht-
kurve verwendet werden. Dies konnte für den vollständigen Datensatz
mit dem SAS-Programm barycen vorgenommen werden. Da die Beob-
achtungsdauer mit 6 ksec verhältnismäßig kurz war, konnte keine be-
sonders genaue Periode bestimmt werden. Eine einfache Abschätzung
liefert eine obere Grenze für den Fehler von P 2/T = 0.007. Von Leahy
(1987) und, etwas elaborierter, von Larsson (1996) werden Methoden
beschrieben, wie eine Abschätzung des Periodenfehlers vorgenommen
werden kann. Allerdings sind die Methoden für nicht-sinusförmige Pro-
file aufwändig. Es zeigt sich, dass eine gute Abschätzung auch über eine
Monte-Carlo-Simulation der Lichtkurve möglich ist (vgl. Kap. 9).

Die Periode wurde in diesem Fall durch Anfitten einer Gaußfunktion
an die χ2-Verteilung der Epoch-Folding-Prozedur vorgenommen. Das
für die PN-Kamera und die MOS-Kameras zusammengefasste Ergebnis
lieferte eine Periode von P = 6.45252(4) sec. Es zeigte sich, dass in
diesem Fall die von König (1994) beschriebene Fehlerabschätzung gemäß

σ(P ) =
σGauß

NBins
= 0.0001 sec

einen etwas zu großen aber doch angemessenen Wert liefert.
Mit dieser Periode kann nun ein Profil der Lichtkurve gefaltet wer-

den. Dieses zeigt (Abb. 4.6, oberer Plot) den typischen, nahezu si-
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Abbildung 4.4: Spektraler Fit eines Schwarzkörperspektrums plus Po-
tenzgesetz.

nusförmigen Verlauf, der auch bei Oosterbroek et al. (1998) zu finden
ist. In dem für verschiedene Energiebereiche getrennten Profil (Abb. 4.6,
unterer Plot) findet sich im Periodenminimum ein etwas größerer Fluss
für niedrigere Energien als für höhere Energien. Daher kann man eine
leichte spektrale Variation mit der Pulsphase vermuten, die allerdings
wegen der geringen Zählrate schwierig zu behandeln ist.

4.7 Phasenaufgelöste Spektren

Für eine phasenaufgelöste Spektroskopie wurde das Profil in vier Berei-
che geteilt, die in etwa die gleiche Zahl von Ereignissen enthielten. Der
breiteste Bereich ist der des Periodenminimums; neben einem schmalen
Periodenmaximum wurde auch die steigende und fallende Pulsflanke in
die spektrale Untersuchung einbezogen (Abb. 4.7).

Die Auswertung beschränkte sich auf ein geeignetes Verfahren, die
Daten in phasenaufgelöste Spektren zu unterteilen. Dazu kann entwe-
der der SAS-Befehl evselect mit einem geeigneten Selektionsausdruck,
der die Zeit Modulo der Periode unterteilt, verwendet werden, oder mit
Hilfe der am Institut vorhandenen und für diese Zwecke gut verwend-
baren IDL-Bibliothek eine direkte Selektion der Ereignisse vorgenom-
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Abbildung 4.5: χ2-Verteilung der gefalteten Lichtkurve der PN-Kamera.

men werden. In diesem Fall wurde nach letzterer Methode vorgegangen.
Die geringe Zählrate erzwang einen Kompromiss zwischen Statistik und
vernünftiger Zahl von Datenpunkten für den Fit, so dass ein spektrales
Binning mit einer Mindestzahl von 25 Ereignissen gewählt wurde.

Dieses in Abb. 4.7 dargestellte Ergebnis zeigt zusammenfassend ei-
nerseits, dass eine absolute Aussage über eine Parametervariation schwer
zu treffen ist, andererseits findet sich trotz der großen Fehlerbereiche ei-
ne klare Variation des Potenzgesetzes, während für die Schwarzkörper-
temperatur keine Variation im Rahmen der Fehlerbalken erkennbar ist.
An der Norm bzw. dem Radius der Schwarzkörperkomponente zeigt sich
jedoch eine so starke Variation, dass eine Bestimmung der Flüsse für
beide Modellkomponenten Aufschluss über die tatsächliche Verteilung
der Variation geben könnte. Während sich diese Flüsse verhältnismäßig
unkompliziert ermitteln lassen (die jeweilig andere Komponente wird
nach dem spektralen Fit eliminiert), gestaltet sich die Fehlerbestimmung
aufwändiger. Ein Ansatz besteht darin, die Modellparameter über die
Konfidenzkontur zu variieren und die maximale Flussschwankung zu be-
stimmen. Etwas einfacher, aber rechenintensiver, ist ein Monte-Carlo-
Ansatz, bei dem mehrfach ein simuliertes Spektrum gefittet und der
Fluss bestimmt wird. Beide Verfahren lieferten vergleichbare Ergebnis-
se (Abb. 4.8). Anteilig sind die Flüsse beider Komponenten im Bereich
0.5 bis 10 keV fast gleich, wenn auch bemerkenswerterweise der größte



4.8. ZUSAMMENFASSUNG 35

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

R
at

e 
(c

ou
nt

s/
se

c)

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

R
at

e 
(N

or
m

ie
rt

)

0.3−1.3keV1.3−2.5keV2.5−10keV

0.3−1.3keV
1.3−2.5keV
2.5−10keV

Abbildung 4.6: Pulsprofil der Lichtkurve, die mit einer Periode von
6.452521813 sec gefaltet wurde.

Anteil des Flusses im Periodenminimum von der Potenzgesetzkompo-
nente zu kommen scheint.

4.8 Zusammenfassung

Die mit XMM erzielten Ergebnisse passen gut in das bisherige Bild,
das man von 1E 1048.1−5937 hat. Die Position kann nun, wie auch
von Wang & Chakrabarty (2002) für Chandra und XMM ausführlich
dargestellt wurde, so gut bestimmt werden, dass die Assoziation mit
einem Gegenstück im Infrarotbereich möglich ist. Da die Quelle zeitwei-
se weder im optischen noch im infraroten Bereich nachgewiesen werden
konnte, scheint sie eine starke Variation in diesem Bereich zu haben
(Israel et al., 2002b). Diese Eigenschaft könnte im Rahmen eines Ma-
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Abbildung 4.7: Phasenaufgelöste Spektroskopie. Die im obersten Plot
dargestellte Phase ist in vier Bereiche aufgeteilt, für die die Tempera-
tur (kT ) und einer Stärke der Schwarzkörperkomponente durch einen
Radius in km bei einer Entfernung von 10 kpc sowie der Photonenin-
dex Γ des Potenzgesetzes bestimmt wurden. Die Fehler sind im 90%-
Konfidenzinterval angegeben.

gnetarmodells durch Ausbrüche analog zu Soft-Gamma-Ray Repeatern
gedeutet werden.

Aus einer RXTE-Beobachtungskampagne, die durch phasenkohären-
te Periodenbestimmung einen erheblich kleineren Fehler erhielt, konn-
te eine Spinabweichung in zweiter und dritter Ordnung nachgewiesen
werden (Kaspi et al., 2001), vgl. Abb. 4.9. Wie ebenfalls von Kaspi
et al. (2001) dargestellt wurde, könnte eine Abhängigkeit von Spinperi-
odenänderung und Fluss gemäß LX ∝ ν̇7/3 mit LX der Röntgenleucht-
kraft und ν der Spinfrequenz ein Indiz für ein akkretionsbasiertes Mo-
dell sein. Von Tiengo et al. (2002) wurden dazu neben der gegenwärti-
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Abbildung 4.8: Flussvariation der Schwarzkörperkomponente und der
Potenzgesetzkomponente. Die Flüsse wurden ohne Absorption im Be-
reich 0.5−10 keV bestimmt und sind in 10−11erg sec−1 cm−2 angegeben.

gen XMM-Beobachtung auch SAX-Beobachtungen betrachtet. Es zeigte
sich jedoch, dass für eine stringente Korrelation zwischen Fluss und Pe-
riodenänderungen weitere Beobachtungen mit einem fokussierenden In-
strument wie XMM nötig sind, da die genaue Flussbestimmmung durch
den hellen Röntgenhintergrund von η-Carinae erschwert wird.

Die in dieser Arbeit gefundene Periode passt gut zu den Ergebnissen
der RXTE-Kampagne, wobei sich der Trend der Periodenabweichung
zweiter Ordnung fortzusetzen scheint. Allerdings lässt der Fehlerbereich
wegen der Kürze der Beobachtung eine genaue Periodenbestimmung
offen.

Das Spektrum lässt sich gut durch eine Schwarzkörperkomponen-
te plus Potenzgesetzkomponente mit einer hohen Absorption wiederge-
ben, wobei statt des Potenzgesetzes auch eine Bremsstrahlungskompo-
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Abbildung 4.9: Mit RXTE beobachtete Perioden (Kaspi et al., 2001)
und die in dieser Arbeit ermittelte Periode (gestrichelter Kreis).

nente möglich ist. Es zeigt sich, dass keine weitere Komponente nötig
oder sichtbar ist. Insbesondere findet sich in dem untersuchten Bereich
kein Hinweis auf eine Zyklotronlinie. Wenn man eine Spinfrequenzab-
nahme von ν̇ = 5.5404 × 10−13 Hz sec−1 und eine Periode von ν =
0.15502 Hz zugrunde legt9, so erwartet man gemäß der in Kapitel 3.3.3
beschriebenen Gl. (3.14) mit einer Umrechnung von

√
PṖ =

√
ν̇/ν3

eine Proton-Zyklotronlinie bei etwa 2.195 keV. Dieser Wert ist natur-
gemäß mit großen Unsicherheiten behaftet und kann, je nach Radius
des relevanten Magnetfeldes R, einer gravitativen Rotverschiebung von
ca. zg = 0.8 und Abweichungen von einer reinen Dipolstrahlung (Zane
et al., 2001) auch deutlich geringer sein.

Bislang wurden Spektrum nur zeitlich gemittelt angegeben, und ge-
rade phasenaufgelöste Spektren können Indizien für die Entstehungsme-
chanismen der Röntgenstrahlung liefern. Dies ist bisher über den Umweg

9Dieser Wert ist die Periodenzunahme, die im Zuge der RXTE-Kampagne für die
Zeit der XMM-Beobachtung ermittelt wurde (Kaspi et al., 2001, Tab. 1).
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der Bestimmung von gepulsten Anteilen eines Profils (pulsed fractions)
untersucht worden (Özel et al., 2001). Im Rahmen der großen effektiven
Fläche von XMM ist nun eine direkte Variation der spektralen Parame-
ter ermittelbar. Betrachtet man zunächst die nach Energien getrennten
Pulsprofile (Abb. 4.6, unterer Plot), so fällt der nicht verschwindende
Anteil von niederenergetischem Fluss auf.

Von Heyl & Hernquist (1998) und Özel (2001) wird unter dem Ge-
sichtspunkt der Magnetartheorie dargelegt, dass bei starken Magnet-
feldern ein einfaches Schwarzkörperspektrum nicht mehr angemessen
ist; unter anderem kann sich die Schwarzkörpertemperatur zu scheinbar
höheren Werten verschieben. Daher wurde von Özel et al. (2001) im
Rahmen einer breiten Betrachtung über gepulste Anteile (pulsed fracti-
ons) untersucht, inwieweit die Pulsanteile mit wachsender Energie vari-
ieren müssen, um einen Test für die Magnetar- oder Akkretionstheorie
zu finden.

Ein etwas anderes Vorgehen bietet die hier vorgestellte phasenauf-
gelöste Spektroskopie, die den Vorteil hat, dass die Phaseninformati-
on erhalten bleibt. Wenn die Potenzgesetzkomponente der Effekt ei-
nes modifizierten Schwarzkörperspektrums ist, dann sollte das zeitliche
Verhalten beider Komponenten dasselbe sein. Tatsächlich korreliert bei
1E 1048.1−5937 (Abb. 4.8) die Flussvariation von Schwarzkörper– und
Potenzgesetzkomponente, und es zeigt sich die von Özel (2001) beschrie-
bene, für niedrigere Energien breitere Pulsform: die Schwarzkörperkom-
ponente ist etwas breiter als die höherenergetische Potenzgesetzkompo-
nente.

Auf der anderen Seite ist die fast konstant bleibende Schwarzkörper-
temperatur eher ein Indiz für die Korrektheit eines akkretionsbasierten
Modells, da dieses leicht mit einer im allgemeinen ausgedehnten Pho-
tosphäre nahezu konstanter Temperatur, jedoch vom Akkretionsstrom
verdeckter Emission verträglich ist. Unklar ist allerdings in dem Zusam-
menhang die strenge Phasenlage beider Komponenten, die allerdings
nicht für alle AXPs erhalten wird.

Es zeigt sich also, dass zwar im Rahmen dieser Arbeit die Natur
der AXPs nicht eindeutig entschieden werden kann, aber mit XMM-
Newton und Chandra Instrumente zur Verfügung stehen, die Daten-
material liefern können, welches im Vergleich mit (derzeit für phasen-
aufgelöste Spektren noch nicht durchgeführten) theoretischen Berech-
nungen Hoffnung auf neue und möglicherweise umwälzende Ergebnisse
weckt.
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Kapitel 5

Kataklysmische Variable
und Polare

P�nta `rẽi

Heraklit

Dieser Teil der Arbeit behandelt die Untersuchung eines kataklysmi-
schen Variablen mit starkem Magnetfeld, der zu der Gruppe der Polare
gehört. Kataklysmische Variable (CVs) sind Objekte, die erstmalig im
Zusammenhang mit Novae, also der Beobachtung von ”neuen“ Sternen
beschrieben worden sind. Später zeigte sich, dass eine Nova keineswegs
ein neuer Stern ist, sondern ein Objekt, welches kurzzeitig ein vielfaches
seiner normalen Helligkeit abstrahlt. Neben den nur einmal auftretenden
Novae wurden andere Objekte gefunden, die regelmäßige Ausbrüche zei-
gen (recurrent novae). Objekte mit sehr viel kleineren, regelmäßig wie-
derkehrenden Ausbrüchen wurden Zwergnovae genannt. Diese Objekte
wurden in der Klasse der kataklysmischen Variablen (d.h. veränderliche
Objekte mit stark anschwellender Helligkeit) zusammengefasst.

Es stellte sich bei der Untersuchung der physikalischen Eigenschaften
dieser Objekte heraus, dass die Mechanismen für den Ausbruch unter-
schiedlich sind, aber die Grundkonfiguration — ein akkretierendes Dop-
pelsternsystem mit einem weißen Zwerg als Primärstern — dieselbe ist.
Ein Nova-Ausbruch wird als thermonuklearer Ausbruch des wasserstoff-
reichen Materials, welches sich auf dem weißen Zwerg durch Akkretion
angereichert hat, gedeutet. Eine Zwerg-Nova dagegen findet in der Ak-
kretionsscheibe statt, wie sich durch verbesserte Beobachtungsmetho-
den herausgestellt hat. Bei einer Zwerg-Nova wird bei einem Anstieg
der Akkretionsrate eine große Menge gravitativer Energie freigesetzt.

41
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Deshalb wurden zu den kataklysmischen Variablen auch Objekte ohne
Ausbrüche, aber gleicher Konfiguration hinzugenommen und unter der
Annahme, dass der Ausbruch noch aussteht, als ”Nova-artig“ bezeich-
net.

Abbildung 5.1: Darstellung des Roche-Potentials mit einem Masse-
verhältnis von q = 0.3 und einem normierten Massenpotential von
GM1 = 1 in der x− y-Ebene (z = 0).

Kakaklysmische Variable bestehen aus einem engen Doppelsternsys-
tem mit einem weißen Zwerg als Primärstern, der von einem Sekundär-
stern Materie akkretiert. Betrachtet man die gravitativen Verhältnisse
in dem rotierenden System, so kann ein effektives gravitatives Potential
ΦR, welches auch als Roche-Potential bezeichnet wird, folgendermaßen
beschrieben werden (Warner, 1995):

ΦR = −GM1

|x|
− GM2

|x-a|
− 1

2
Ω2

orb −

[(
x− M2

M1 +M2
a

)2

+ y2

]
(5.1)

wobei M1, M2 die Massen von Primär- und Sekundärstern, x = (x, y, z)
die Koordinaten des Primärsterns und x+a die Koordinaten des Se-
kundärsterns sind. Das Doppelsternsystem dreht sich mit einer Periode
Porb = 2π/Ωorb.

In Abb. 5.1 ist das Roche-Potential in der Bahnebene dargestellt. Die
Voraussetzung für das Überströmen der Masse ist, dass das Volumen des
Sekundärsterns so groß ist, dass es über die geschlossenen Äquipoten-
tiallinien reicht bzw. über den Sattelpunkt des Potentials, der auch als
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Lagrangepunkt 1 bzw. L1 bezeichnet wird, hinausragt. Die dreidimen-
sionale Äquipotentialfläche, in der der Lagrangepunkt 1 liegt, wird als
Roche Lobe bezeichnet und muss folglich von dem Sekundärstern aus-
gefüllt sein, damit ein Massentransfer stattfindet. Die Form des Roche
Lobes ist nicht analytisch beschreibbar, kann aber über verschiedene
Näherungsformeln dargestellt werden (Warner, 1995, S. 33).

Die Masse, die von dem Sekundärstern zu dem Primärstern über-
fließt, folgt wegen der Coriolis-Kraft einer gebogenen Trajektorie, die
folgender Gleichung genügt (Flannery, 1975; Warner, 1995):

1
2
ṙ2 + ΦR = const (5.2)

Demnach ist die radiale Geschwindigkeit ṙ auf einer Äquipotentialfläche
des Roche-Potentials ΦR konstant.

Da die überfließende Materie wegen des rotierenden Systems Dreh-
impuls transportiert, erzwingt dieser zunächst eine Keplerbahn um den
Primärstern. Der Massenstrom trifft auf sich selber und in einer Schock-
front kann die Energie durch Strahlung abgegeben werden. Der Dreh-
impuls hingegen bleibt erhalten, so dass die Masse zunächst in einem
Ring um den Primärstern kreist. Dieser Ring kann sich zu einer so-
genannten Akkretionsscheibe ausweiten. Voraussetzung dafür ist, dass
zum Austausch des Drehimpulses zwischen den einzelnen Ringen der
Akkretionsscheibe eine viskose Reibung vorhanden ist, da die einzelnen
Ringe im Radius r mit unterschiedlichen Keplergeschwindigkeiten ΩK
drehen (Warner, 1995):

ΩK =

√
GM1

r3
(5.3)

Beschränkt man das hydrodynamische Problem der Akkretionsschei-
be auf zwei Dimensionen, so können mit einer Oberflächendichte Σ(r, φ) =
2
∫

dz ρ die Gleichungen für Massenerhaltung bezüglich eines Ringes im
Abstand r und einer radialen Geschwindigkeit vr für eine Winkelge-
schwindigkeit Ω(r) durch

∂Σ
∂t

=
1
r

∂

∂r
(rΣvr) (5.4)

und Drehimpulserhaltung durch

∂

∂t

(
Σr2Ω

)
+

1
r

∂

∂r

(
Σvrr3Ω

)
=

1
r

∂

∂r

(
νkΣr3Ω

)
(5.5)
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beschrieben werden (Frank et al., 1985, Gl. 5.3 und Gl. 5.6). Der Para-
meter νk ist die kinematische Viskosität und hängt im allgemeinen von
den anderen Parametern Σ, r und vr ab.

Fasst man beide Gleichungen zusammen, so kann die radiale Ge-
schwindigkeit eliminiert werden. Nimmt man zirkuläre Keplerbahnen
mit Ω = ΩK gemäß Gl. (5.3) an, so ergibt sich eine zeitliche Änderung
der Flächendichte:

∂Σ
∂t

=
3
r

∂

∂r

(
r1/2 ∂

∂r

(
νkΣr1/2

))
. (5.6)

Setzt man hier eine gaußförmige Flächendichte an, die mit der Zeit
breiter wird:

Σ(r, t) = Σ0 exp
(
−(r − r0)2

σ(t)2

)
,

so ergibt für lineare Flächendichten (d.h. ∂2Σ/∂2r � 1) die Breite der
Gaußfunktion eine Abhängigkeit gemäß:

∂

∂t
σ(t) = −3

2
νk

r(r − r0)
σ(t) (5.7)

σ(t) = σ0 exp
(

2
3
r(r − r0)

ν
t

)
(5.8)

Das bedeutet, dass sich die Flächendichte in einer viskosen Zeitskala
verschmiert:

τ =
2
3
r(r − r0)

νk
∼ r2

νk
. (5.9)

Es entwickelt sich aus dem Gasring eine Scheibe — die Akkretionsschei-
be. Genauere Betrachtungen zeigen, dass die Flächendichte für kleine
Radien zunimmt, während der Drehimpuls nach außen wandert, so dass
der größte Teil der Materie schließlich auf den Primärstern wandert.

Die Schwierigkeit bei der Bestimmung der physikalischen Vorgänge
liegt in der Unkenntnis über die physikalischen Ursachen der Visko-
sität νk. Beobachtungen von stationären Akkretionsscheiben, bei denen
beständig Materie nachgefüttert wird, können keine direkte Aussage
über den Betrag der Viskosität geben (Warner, 1995, Gl. 2.35); daher
wird diese üblicherweise für geometrisch dünne Akkretionsscheiben (d.h.
die Dicke ist wesentlich kleiner als der Durchmesser) durch einen Pa-
rameter α dargestellt, der einen Zusammenhang zwischen viskoser Rei-
bung, der Scheibendicke und der Schallgeschwindigkeit herstellt (Sha-
kura & Sunyaev, 1973).
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Akkretionsscheiben beschränken sich nicht auf kataklysmische Varia-
ble, sondern können in allen Systemen auftreten, in denen Masse auf ein
Objekt akkretiert wird. Kataklysmische Variable eignen sich allerdings
durch ihren einfachen Aufbau, die Phänomene von Akkretionsscheiben
zu studieren. Als Ursache für die Ausbrüche in Zwergnovae wurde erst-
mals von Y. Osaki im Rahmen von U Gem-Sternen eine Instabilität der
Akkretionsscheibe vorgeschlagen (Osaki, 1974). Osaki nahm zunächst
an, dass es einen Mechanismus gibt, der in der Scheibe Materie ansam-
melt, welche dann schlagartig akkretiert werden kann. Es zeigte sich,
dass für Massenstromraten, welche die Flächendichte Σ schneller als
auf einer viskose Zeitskala τ ansteigen lassen, die dynamische Visko-
sität νk schlagartig wachsen kann. In einem solchen Ausbruch wächst
die Leuchtkraft der Scheibe sehr stark an, und es wird auch mehr Masse
auf dem Primärstern akkretiert. Es zeigte sich, dass die Viskosität größer
als molekulare Gasreibung sein muss, so dass andere Mechanismen als
Erklärung herangezogen werden müssen. Diese werden derzeit kontro-
vers diskutiert; eine Möglichkeit wären magnetische Turbulenzen, eine
andere Theorie setzt auf Mikroturbulenzen (Warner, 1995). Wenn der
Innenrand der Akkretionsscheibe schließlich den Primärstern erreicht,
wird die überfließende Masse in einer Grenzschicht abgebremst und und
kann ihre kinetische Energie an den weißen Zwerg übertragen.

5.1 Beobachtung von kataklysmischen Va-
riablen

Die Eigenschaften von kataklysmischen Variablen können durch ver-
schiedene Beobachtungstechniken bestimmt werden. Dabei ist das pri-
märe Merkmal von kataklysmischen Variablen zunächst die für Doppel-
sternsysteme typische periodische Helligkeitsschwankung. Diese rührt
meist von der Drehung des Gesamtsystems her und legten damit die
Bahnperiode fest. Fehlen weitere Informationen über Masse und Inkli-
nation der Systemkomponenten, so ist dies nicht selten der einzige dyna-
mische Parameter, den man bestimmen kann. Trägt man die Häufigkeit
von kataklysmischen Variablen gegen die Bahnperiode auf (Abb. 5.2),
so finden sich verschiedene Eigenschaften (Warner, 1995, S. 30):

1. Es gibt für Bahnperioden zwischen 2.2 und 2.8 Stunden signifikant
wenig Objekte. Dieses Merkmal wird häufig als Periodenlücke be-
zeichnet. Viele Objekte, die sich in der Periodenlücke befinden,
scheinen ein ein starkes Magnetfeld zu haben.
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Abbildung 5.2: Häufigkeit von kataklysmischen Variablen in Abhängig-
keit von der Periode. Im oberen Bild sind nichtmagnetische Objekte dar-
gestellt, im unteren Bild, getrennt in DQ Her Objekte und Intermediate
Polare (rot) bzw. AM Her Objekte (Polare) (gelb), kataklymische Va-
riable mit einem Magnetfeld. Diese Verteilung ist mit dem CV-Katalog
von Ritter & Kolb (2003) erstellt.

2. Unterhalb einer Bahnperiode von ≈ Porb = 78 min gibt es keine
Objekte mehr.

3. Für Porb ≥ 4.6 treten keine magnetischen Objekte mehr auf.

Die derzeitige Hypothese für das Auftreten der Periodenlücke beschreibt
diese in verschiedene Entwicklunsgsstadien eines Doppelsternsystems.
Zunächst kann man das Fehlen von Objekten jenseits einer Periode
von 12 h damit erklären, dass sowohl die Masse des Primärsterns eines
weißen Zwerges wie auch des noch leichteren Sekundärsterns unter der
Chandrasekhar-Grenze von ≈ 1.4M� liegen müssen. Auf der anderen
Seite vergrößert eine längere Periode gemäß Gl. (5.1) das Volumen des
Roche-Lobe. Da zum Ausfüllen eines größeren Roche-Volumens mehr
Masse nötig ist, muss es eine obere Schranke für die Periode geben, die
im Extremfall bei etwa 12 h liegt (Hellier, 2001) und ab 6 h Beschränkun-
gen für die mögliche Masse des Sekundärsterns auferlegt. Generell kann
das Doppelsternsystem durch Abstrahlung von Gravitationswellen und
durch magnetisches Bremsen Drehimpuls verlieren, so dass die Periode
kürzer wird. Folglich nimmt der Abstand der Systemkomponenten ab,
und ein Massetransfer aus dem Roche-Lobe ist gewährleistet. Bei einer
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Periode von ≈ 3 h wird der Sekundärstern, der beständig Masse verloren
hat, konvektiv, wodurch das magnetische Bremsmoment nachlässt. Das
wiederum bewirkt eine geringere Massentransferrate, wodurch der Se-
kundärstern eine thermische Gleichgewichtskonfiguration erreichen kann
und schrumpft. Dadurch wird das Roche-Volumen nicht mehr voll aus-
gefüllt, und der Massentransfer wird unterbrochen. Bei ≈ 2 h ist der
Abstand der Systemkomponenten durch Abstrahlung von Gravitations-
wellen so klein geworden, dass der Massentransfer wieder stattfindet, da
das ebenfalls geschrumpfte Rochevolumen wieder voll ausgefüllt wird
(Howell et al., 2001).

Bei einem günstigem Blickwinkel (Inklination) verdeckt der Sekun-
därstern regelmäßig die strahlenden Flächen des Primärsterns, so dass
periodische Abschattungen (Eklipsen) beobachtbar sind. Aus der Lage,
Breite und Form der Eklipsen können wertvolle Rückschlüsse auf die
Struktur des Gesamtsystems gezogen werden (Warner, 1995, S. 69).

Die Breite der totalen Eklipse ist eine Funktion des Massenverhältnis
q = M2/M1 und der Inklination, die zwar wegen der Roche-Geometrie
nicht analytisch angegeben, aber entweder numerisch oder über Tabel-
len bestimmt werden kann. Eine direkte Auswertung der Eklipsen kann
über eine Simulation der Lichtkurve, die an die gemessene Helligkeits-
verteilung gefittet wird, erfolgen. Diese Methode hat den Vorteil, dass
neben der Inklination und dem Massenverhältnis geometrische Infor-
mationen etwa über die Größe und Lage der Akkretionsscheibe gewon-
nen werden können. Allerdings bietet diese Methode keine Gewähr, dass
das simulierte Modell tatsächlich den physikalischen Gegebenheiten ent-
spricht, so dass für weitere Untersuchungen andere Methoden benutzt
werden. Die diesbezüglich ausgefeiltere Methode des Eclipse-Mapping
betrachtet die Abschattung als einen Filter, der die Bahnebene während
einer Umdrehung abrastert. Durch geeignete Verfahren, wie dem der
Maximum-Entropie-Bestimmung kann ein Vorwissen (Symmetrien oder
Verteilungen) über die zu untersuchenden Größen benutzt werden, um
zweidimensionale Bilder der gewünschten Parameter zu liefern.

Eine weitere Methode, um die Geschwindigkeitsverteilung in Ak-
kretionsscheiben zu bestimmen, legt die Untersuchung von zeitlich auf-
gelösten Spektrallinien zugrunde, die analog zum Eclipse-Mapping eine
Projektion aller Geschwindigkeitskomponenten liefern kann.
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Abbildung 5.3: Schematische Darstellung eines AM-Her-Systems (Po-
lars) mit einem Sekundärstern, von dem Materie auf einen weißen Zwerg
mit einem typischen Magnetfeld von B ∼ 30 MG überströmt. Entnom-
men aus Cropper (1990).

5.2 Magnetfelder und Polare

Eine Unterklasse der kataklysmischen Variablen sind Polare, die sich
durch ein starkes Magnetfeld auszeichnen. Dieses Magnetfeld unterbin-
det die Ausbildung einer Akkretionsscheibe, indem die weitgehend ioni-
sierte Materie von einem Ankopplungspunkt an entlang der Magnetfeld-
linien geführt und direkt auf den weißen Zwerg geleitet wird. Das bedeu-
tet, dass die Akkretion auf dem weißen Zwerg in einer relativ schmalen
Akkretionsregion stattfindet. Der Prototyp eines solchen Systems ist
AM Her, der 1976 mit einer von UHURU entdeckten Röntgenquelle als
neuer Typ eines kataklysmischen Variablen assoziiert wurde (Berg &
Duthie, 1977).

Während anfänglich von einer relativ kleinen, punktförmigen Akkre-
tionsregion ausgegangen wurde, zeigte sich, dass diese eine ausgedehnte,
vom Spektrum abhängige Form haben kann (Mukai, 1988). Dies liegt
daran, dass die Dominanz des Magnetfeldes nicht instantan am An-
kopplungspunkt erfolgt, sondern teilweise die Materie zwar abgelenkt,
aber in verschieden dichten Klumpen an unterschiedlichen Punkten an-
koppelt (Cropper, 1990; Warner, 1995). Zudem ist der Akkretionsstrom
sicher nicht homogen, sondern besitzt verschieden dichte Bereiche, die
auf verschiedene Magnetfeldlinien gelenkt werden können.

Wenn die Materie auf das Primärobjekt fällt, entsteht eine Schock-
front, in der die kinetische Energie der Materie abgegeben wird. Da-
bei wird die Höhe der Schockfront im Wesentlichen durch folgende
Abbremsmechanismen unterhalb der Schockfront bestimmt (Warner,



5.2. MAGNETFELDER UND POLARE 49

1995):

• Energieabgabe durch Bremsstrahlung, die vorwiegend im Rönt-
genbereich abgegeben wird.

• Zyklotronstrahlung, die für typische Magnetfeldstärken im opti-
schen Bereich abgestrahlt wird.

• Comptonstreuung von niederenergetischen Photonen an den ab-
gebremsten Elektronen.

In den meisten Berechnungen werden nur die ersten beiden Vorgänge
berücksichtigt. Es zeigt sich, dass diese Energieübergabe, je nach Ma-
gnetfeld und Leuchtkraft in grob drei Bereiche unterteilt werden kann:
Entweder, die Bremsstrahlung dominiert, oder die Bremstrahlung ist
der wesentliche Mechanismus für die Kühlung von Elektronen, nicht
aber von Ionen, oder die Energieabgabe erfolgt nur durch Zyklotron-
strahlung.

Die tatsächlich beobachtbare Abstrahlung enthält folgende Kompo-
nenten (Warner, 1995):

• Harte Bremsstrahlung mit einer typischen Temperatur von kTb ≈
30 keV.

• Zyklotronstrahlung aus der Akkretionssäule.

• Schwarzkörperstrahlung, die teilweise aus der reemitierten Strah-
lung aus der Akkretionssäule, teilweise aus der direkt thermali-
sierten Energie von Klumpen stammt, die sich tief in die Stern-
oberfläche graben können.

Bei der Untersuchung von AM Her und anderen Polaren zeigte sich,
dass die Rotation des Primärobjekts mit der Bahnperiode synchroni-
siert, und die Akkretionsregion relativ konstant auf einen azimutalen
Bereich von ≈ 40◦ beschränkt ist (Cropper, 1988). Offenbar ist das Ma-
gnetfeld stark genug, um — analog zu einer Synchronisation durch Ge-
zeitenkräfte — die Spinperiode des Primärobjektes auf die Bahnperiode
zu fixieren.

Ein weiteres Kennzeichen eines Polars ist der ausgeprägte Polarisa-
tionsgrad im optischen Bereich. Die Ursache dafür ist die Zyklotron-
strahlung, welche in Richtung der magnetischen Feldlinien zirkular und
senkrecht dazu linear polarisiert ist. Wegen dieser Eigenschaft sind Po-
larisationsmessungen bei diesen Objekten wertvolle Hilfsmittel, um die
Geometrie und die Magnefeldstärke des Systems zu untersuchen.
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Neben einer guten Einführung von Hellier (2001) findet sich bei War-
ner (1995) und Cropper (1990) ein guter Überblick über die wichtigsten
Eigenschaften von Polaren; in den folgenden Kapiteln werden die für
das Objekt RX J1940.1−1025 bedeutsamen Eigenschaften, die für die
Untersuchung notwendig sind, genauer behandelt.



Kapitel 6

Der CV RX J1940.1−1025

6.1 Entdeckungsgeschichte

Bei einer EXOSAT-Beobachtung der Seyfert-Galaxie NGC 8614 wurde
eine Periodizität der Röntgenintensität von etwa 3.5 Stunden festgestellt
(Mittaz & Branduardi-Raymont, 1989), die bei einer weiteren Unter-
suchung mit dem japanischen Röntgenteleskop Ginga bestätigt wurde
(Done et al., 1992, vgl. Abb. 6.1). Dies stellte für ein solches Objekt
ein Novum dar, da derartig kurze Perioden eine besondere Struktur des
AGN (Active Galactic Nucleus) vermuten ließen und Anlass für ver-
schiedene mehr oder weniger exotische Theorien boten, die von quasi-
periodische Oszillationen der Scheibe bei einem Schwarzlochkandidaten
bis zu einem stellaren Objekt als Begleiter des AGN reichten.

Bei einer genaueren Untersuchung mit dem Röntgenteleskop RO-
SAT wurde allerdings die Ursache der Röntgenperiodizität in einem 37′

entfernten Objekt im Sternbild Adler gefunden (Madejski et al., 1993;
Staubert et al., 1994). Es wurde daraufhin als RX J1940.1−1025 kata-
logisiert (eine andere Bezeichnung ist der Variable Aql V1432). Trotz
einer relativ ungenauen Positionsangabe durch ROSAT konnte ein opti-
sches Gegenstück ausgemacht werden, welches starke Balmer– und He-
II-Emissionslinien zeigt (Rosen et al., 1993). Unabhängig davon aus-
geführte optische Beobachtungen ergaben die gleichen Linien. Mit zeit-
lich aufgelöster Spektroskopie von Hα-Linien wurde eine radiale Bewe-
gung mit einer Periode von 12120(3) sec und einer halben Geschwindig-
keitsamplitude von 165 km sec−1 nachgewiesen (Staubert et al., 1994).
Im Röntgenbereich konnte ein Schwarzkörperspektrum mit einer Tem-
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Abbildung 6.1: L-Statistik für einen Satz von Perioden, der nach Ab-
zug eines Potenzgesetz-Spektrums aus der Beobachtung von NGC 6814
gewonnen wurde (Done et al., 1992).

peratur von kT ≈ 67 eV und ein Potenzgesetzspektrum mit einem Pho-
tonenindex von ≈ 1.1 gefunden werden. Das Objekt wurde daher als ka-
taklysmischer Variabler betrachtet, der möglicherweise wegen der star-
ken Balmer– und hochangeregten He-Linien zur Klasse der Polare oder
Intermediate Polare gehört. Die Position des Objektes ist (bei 1′′ Genau-
igkeit) mit α = 19h 40m 11.s46, δ = −10◦ 25′ 25.′′7′′ (J2000) angegeben
(Staubert et al., 1994).

Bei weiteren optischen Untersuchungen wurde die Periode des Ob-
jekts mit zwei verschiedenen Methoden auf ≈ 12116 sec eingegrenzt:
Einerseits ergab sich bei optischen phasenaufgelösten Spektren eine pe-
riodische Linienverschiebung (Staubert et al., 1994; Watson et al., 1995),
andererseits wurde bei photometrischen Beobachtungen eine Dip-artige
Struktur gesehen, die mit der gleichen Periode erschien (Watson et al.,
1995; Friedrich et al., 1996b).

Im Röntgenbereich war die Periodenbestimmung wegen der Bahn-
bewegung der Satelliten nicht einfach und teilweise unmöglich (Stau-
bert et al., 1994), konnte aber durch Kombination auf einen Wert von
≈ 12150 sec (Staubert et al., 1994) bzw. ≈ 12140 sec (Madejski et al.,
1993) abgeschätzt werden. Dies gab Anlass zu der Vermutung, dass das
Objekt zwei Perioden besitzt. In einer Neuanalyse der Röntgendaten
zeigte sich tatsächlich bei einer Periode von 12116 sec eine Dip-förmi-
ge Struktur, die wegen ihrer geringen Breite bei einer Periodenanalyse
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nicht hatte gefunden werden können (Watson et al., 1995).
Die Verknüpfung von spektroskopischer und photometrischer Dip-

Periode (12116 sec) legt nahe, dass diese kürzere Periode die Bahnpe-
riode des Systems ist (Patterson et al., 1995) und die Inklination eine
radiale Linienvariation zulässt.

Faltet man die Lichtkurve im optischen und Röntgenbereich mit der
längeren Periode (12150 sec), so ergeben sich nicht die markanten Züge
eines Dips, sondern weit ausgedehnte Variationen, die daher als Trog
bezeichnet werden. Man kann diese Periode mit der Eigendrehung des
Primärsterns assoziieren, so dass das System nicht, wie bei den mei-
sten AM Her-Objekten, strikt synchronisiert ist (man kennt derzeit vier
AM Her-Objekte, bei denen eine Asynchronizität nachgewiesen wurde).
RX J1940.1−1025 ist das einzige Objekt, bei dem die Bahnperiode klei-
ner als die Spinperiode ist. Da die Differenz beider Perioden nur gering
ist (≈ 2%), verschieben sich Dip– und Trogmuster über einen langen
Zeitraum gegeneinander mit einer Periode, die als Beatperiode Pbeat

bezeichnet wird und gemäß

1
Pbeat

=
1
Pdip

− 1
Ptrog

(6.1)

definiert werden kann. Diese Periode beträgt etwa 50 d und bereitet da-
her beobachtungstechnische Probleme: für eine vollständige Abdeckung
aller vorkommenden Muster müsste RX J1940.1−1025 über diesen Zeit-
raum untersucht werden. Wenn nur kürzere Beobachtungsintervalle ver-
wendet werden, kann eine Periodenanalyse zwar Erfolg bringen, aber es
besteht beim Auffalten von Lichtkurven mit diesen Perioden keine Ga-
rantie, dass das Profil der anderen Periode nicht die jeweilige Auswer-
tung beeinflußt. Im Optischen ist eine längere Beobachtungskampagne
teilweise möglich (Patterson et al., 1995), im Röntgenbereich allerdings
mit einer Satelliten kaum mit voller Abdeckung durchführbar.

Mehrfach wurde versucht, für RX J1940.1−1025 die Polarisationsstär-
ke zu bestimmen (Watson et al., 1995; Friedrich et al., 1996b). Es zeigte
sich, dass diese mit < 7% klein ist, so dass auch dieses Kriterium for-
mal gegen eine Zugehörigkeit zu AM Her-Objekten spricht. Da in den
angegebenen Veröffentlichungen schwierige Beobachtungsbedingungen
erwähnen, muss dieser Wert als untere Grenze gesehen werden (Watson
et al., 1995; Geckeler, 1998).

Bei weiteren Beobachtungen konnte festgestellt werden, dass die
größere Trogperiode abnimmt und sich langsam an die Dipperiode annä-
hert. Der Zeitraum, in dem dies geschieht, wurde auf τsync ≈ 150 Jahre
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abgeschätzt. Eine Trogzeitbestimmung ist jedoch mit mehreren techni-
schen Schwierigkeiten verbunden (Geckeler & Staubert, 1997; Geckeler,
1998).

Durch eine optische spektroskopisch zeitaufgelöste Beobachtung von
RX J1940.1−1025 war es möglich, ein Spektrum auch während des Dips
zu bestimmen. Geht man davon aus, dass dieses Spektrum vom Se-
kundärobjekt kommt, so kann die Spektralklasse des Sekundärsterns
und über dessen Leuchtkraft die Entfernung abgeschätzt werden. Das
Ergebnis ist ein relativ kalter Sekundärstern der Klasse M4 mit einer
Entfernung von ≈ 230 pc (Watson et al., 1995).

RX J1940.1−1025 wurde mehrfach im UV-Bereich untersucht. In
einer Untersuchung mit dem IUE-Satelliten ergaben sich typische Spek-
tren eines AM Her-Systems und es wurden keine Hinweise für einen
Nova-Ausbruch gefunden (Friedrich et al., 1996a). Es zeigten sich Äqui-
valentbreiten, die für eine Inklination des Systems von weniger als 60◦

sprechen. In einer späteren, zeitlich aufgelösten Beobachtung mit dem
Hubble-Space-Telescope ergaben sich für die spektroskopischen Details
die gleichen Ergebnisse sowie eine spektralen Variationen während ei-
nes Dips (Schmidt & Stockman, 2001). Analog zu Watson et al. (1995)
legen die Ergebnisse nahe, dass der Dip nicht durch eine Eklipse des
Sekundärsterns hervorgerufen wird, sondern eher durch Absorption des
Akkretionsstrahls.

6.1.1 Interpretation der Daten

Gerade die Vielfalt von Eigenschaften macht RX J1940.1−1025 zur Un-
tersuchung sehr attraktiv, bietet das Objekt doch einerseits die Möglich-
keit, einen nahegelegenen kataklysmischen Variablen zu behandeln, der
möglicherweise zu der Unterklasse der AM Her-Objekte gehört. Zudem
sind die Dips, die möglicherweise als Eklipsen durch den Sekundärstern
hervorgerufen werden, ein kraftvolles Werkzeug zur Strukturanalyse.
Ferner ist dieses Objekt wegen seiner Verwechslung mit NGC 6814
im Röntgenbereich gut untersucht worden. Wenn RX J1940.1−1025
tatsächlich ein AM Her-Objekt ist, so liefert die leichte Asynchroni-
zität von Bahnperiode und Spinperiode eine Fülle von zusätzlichen In-
formationen, die Rückschlüsse auf die Geometrie des Systems liefern
können. Auf der anderen Seite ist daher die Untersuchung des Objektes
komplex, da beispielsweise Dip-, Radial- und Trogperiode im optischen
und Röntgenbereich korreliert werden müssen, wobei letztere sich über
größere Zeiträume hinweg ändert. Die Beatperiode wird in diesem Zu-
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sammenhang als eine abgeleitete Periode betrachtet, auch wenn es im
mitgeführten System die Spinperiode des Primärobjektes ist.

Daher ist es nicht verwunderlich, dass sich mehrere Veröffentlichun-
gen mit der Interpretation der gefundenen Perioden, ihren exakten Wer-
ten und ihrer physikalischen Bedeutung befassen. Im folgenden sollen
die verschiedenen Ansätze vorgestellt werden.

Der Objekttyp

Zunächst sprechen die Ergebnisse aus den optischen Spektren klar für
einen novaähnlichen kataklysmischen Variablen, wobei die starken Emis-
sionslinien ein starkes Magnetfeld nahelegen. Auch die Spektren im
Röntgenbereich passen mit einem Photonenindex von ≈ 1.1 (Staubert
et al., 1993) — nachdem der Einfluss von NGC 6814 eliminiert wer-
den kann — gut zu einem kataklysmischen Variablen. Die Periode von
≈ 3.5 h ist etwas über der Periodenlücke und ist typisch für derartige
Systeme.

Der geringe Polarisationsgrad und die aufgehobene Synchronisierung
von Bahn– und Spinperiode (wenn dies die Trogperiode ist) entspre-
chen allerdings nicht ganz den kanonischen Merkmalen eines AM Her-
Objektes. Da es jedoch andere Objekte gibt, die ebenfalls einen geringen
Polarisationsgrad (Bailey & Cropper, 1991) oder eine aufgehobene Syn-
chronisierung aufweisen (BY CAM, V1500 Cyg und RX J2115-5840,
Patterson et al., 1995), wird RX J1940.1−1025 als Polar bezeichnet.

Es gibt für RX J1940.1−1025 allerdings auch andere Betrachtungs-
weisen, die das Objekt eher als intermediate Polar (IP) ansehen. In Mu-
kai (1998) wird vermutet, dass die Spinperiode ≈ 4040 sec beträgt. Die
damit komplett aufgehobene Synchronisierung würde für ein vergleichs-
weise schwaches Magnetfeld sprechen, welches in einem IP der Ausbil-
dung einer Akkretionsscheibe nicht entgegenwirken kann und auch eine
weitgehende Entkopplung von Bahn– und Spinbewegung zuläßt.

In weiteren Untersuchungen mit RXTE zeigte sich, dass die Spinpe-
riode eher mit ≈ 12150 sec als mit dieser kleineren Periode verträglich
ist (Staubert et al., 2003; Mukai et al., 2003).

Variation von Linien

Die zeitaufgelöste Spektroskopie liefert — wie für derartige Objekte ty-
pisch — breite und schmale Linien. Während die breiten Linien, die ei-
ner großen Geschwindigkeitsverteilung entsprechen, normalerweise mit
dem freifallenden Akkretionsstrom assoziiert werden, lassen sich die
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Abbildung 6.2: Radialgeschwindigkeit für die schmale Komponen-
te (oben) und die breite Komponente (unten) von He II und Hβ-
Emissionslinen (Watson et al., 1995).

schmalen Linien entweder dem Sekundärstern oder dem Strom im La-
grangepunkt L1 zuordnen. Allerdings tritt bei RX J1940.1−1025 das
Problem auf, dass die Phase der schmalen Linienkomponente der Pha-
se der breiten Linienkomponente vorauseilt (Abb. 6.2). Normalerweise
erwartet man, dass die schmale Komponente der breiten Komponente
nachfolgen würde. Von Patterson et al. (1995) wird jedoch dargelegt,
dass diese Verschiebung durchaus erklärlich ist, wenn die schmale Kom-
ponente nicht direkt vom Sekundärstern, sondern aus der Startregion
des Akkretionsstrahls stammt.

Dips

Im folgenden soll die kürzere Periode von ≈ 12116 sec mit Pdip bezeich-
net werden, da sie den Dip-artigen Einschnitten in der Lichtkurve und
der Periode der Radialgeschwindigkeiten entspricht. Wie schon ange-
deutet kann diese Periode mit der Bahnperiode Porb assoziiert werden.
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Unklar ist allerdings die Ursache der Dips1. Entweder ist die Inklinati-
on so groß, dass der Sekundärstern die Akkretionsregion verdecken kann
(dies wäre eine echte Eklipse), oder der Akkretionsstrahl absorbiert die
Strahlung der Akkretionsregion. In den optischen Beobachtungen von
Watson et al. (1995) wird dargelegt, dass die Dips mit Sekundärstern-
Eklipsen unverträglich sind, da die Ingress/Egressdauer zu groß sei und
eine Akkretionsregion größer als das angenommene Primärobjekt erfor-
dere. Zudem zeigen Röntgenbeobachtungen mit dem Ginga-Satelliten,
dass auch im Dip-Minimum ein Röntgenfluss noch vorhanden sei.

Ein weiteres Indiz gegen die Sekundärstern-Eklipse ist die abge-
leitete Inklination aus UV-Messungen von weniger als 60◦ (Friedrich
et al., 1996b), die mit einer Inklination von mindestens 73◦ für eine Se-
kundärsterneklipse unverträglich ist (Geckeler, 1998, Kap. 6.3). Daher
könnte auch von einer Absorption als Dip-Ursache ausgegangen wer-
den. Diese Gründe sind mit neueren Beobachtungen weitgehend ent-
kräftet worden, insbesondere zeigte sich in RXTE- und Beppo-SAX-
Beobachtungen, dass der Röntgenfluss in den Dips gegen Null geht (Mu-
kai et al., 2003) und damit das gewichtigste Argument der Absorption
von Watson et al. (1995) zusammenfällt. Zudem legen verschiedene Be-
obachtungen eine Inklination von mehr als ≈ 73◦ nahe, so dass in diesem
Fall eine Eklipse durch den Sekundärstern stattfinden muss (Staubert
et al., 2003; Mukai et al., 2003).

Von Patterson et al. (1995) wurde das Profil der Dip-Periode im
Rahmen einer langen optischen Kampagne genauer untersucht. Es zeigt
sich, dass neben dem scharfen Dip-Muster noch eine breite, sinusförmi-
ge Variation. Es kann jedoch nicht ausgeschlossen werden, dass das si-
nusförmige Dip-Profil ein Artefakt der 12150 sec-Periode ist. Es zeigt
sich, dass die Dipperiode sehr konstant ist. Seit der Entdeckung wurde
diese Periode oft vermessen, und es konnte keine Ab– oder Zunahme
gefunden werden (Staubert et al., 2003; Mukai et al., 2003).

Im Röntgenbereich wurden in einer größeren RXTE-Kampagne die
Dips regelmäßig über einen Zeitraum von 96 Tagen hinweg beobachtet
(Mukai et al., 2000, 2003). Es zeigte sich, dass die Dips wegen des gerin-
gen Flusses zwar schwierig nachzuweisen sind, aber die Übergänge meist
gut zu erkennen sind und mit sehr genauen Zeitmarkierungen versehen
werden können. Aus der Ingress/Egress-Zeit konnte die Größe der Ak-
kretionsregion mit etwa 0.13Rwd × 0.19Rwd abgeschätzt werden. Sie ist
damit wesentlich größer als bisher bei Polaren beobachtet. Zudem zei-
gen die Ingress/Egress-Zeiten leichte Verschiebungen von ≈ 2 sec, was

1Deshalb werden Dips nicht einfach als Eklipsen bezeichnet
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eine Bewegung der Akkretionsregion nahelegt.

Tröge

Die trogartigen Strukturen, die im Profil einer mit 12150 sec gefalteten
Lichtkurve sichtbar werden, haben eine weit weniger markante Form
ald die Dips, können aber dennoch sowohl im Röntgenbereich als auch
im Optischen nachgewiesen werden. Da sie generell mit der Eigendre-
hung des Primärobjektes in Verbindung gebracht werden, eignen sie
sich gut, um Rückschlüsse auf die Akkretionsgeometrie zu bekommen.
Insbesondere ergeben sich aus Verschiebungen während einer Beatperi-
ode Hinweise auf die Magnetfeldkonfiguration. Dies wurde von Gecke-
ler (1998) und Staubert et al. (2003) ausgenutzt, wobei angenommen
wurde, dass diese Verschiebung von dem vom Magnetpol abweichen-
den Schnittpunkt der Feldlinien mit der Oberfläche des weißen Zwergs
herrühren.

Die Ursache der Tröge ist spekulativ. Von Geckeler (1998) wurde
angenommen, dass diese durch die von Watson et al. (1995) für Dips
angenommene Absorption des Akkretionsstrahls entstehen. Man sollte
zudem auch die Orientierung der Akkretionsregion zum Betrachter so-
wie die Selbstverdeckung der Akkretionsregion durch den Primärstern
berücksichtigen, da eine nichtisotrope Abstrahlung ebenfalls periodische
Helligkeitsvariationen erzeugt. In Kap. 10 wird versucht, die Herkunft
der Tröge im Rahmen eines solchen Modells zu klären.

6.1.2 Systemparameter

In Tab. 6.1 sind die wichtigsten Parameter von RX J1940.1−1025 zu-
sammengefasst. Diese sind, wie schon dargestellt, von der Interpretation
der Daten und des Modells abhängig und entsprechend vorsichtig zu be-
trachten. Sie dienen daher als Basis für weiteren Untersuchungen und
werden insbesondere im Simulationsmodell in Kap. 10 für eine stringen-
te Analyse benötigt.
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Tabelle 6.1: Systemparameter von RX J1940.1−1025

Parameter Wert Referenz
Bahnephemeriden
Bahnperiode Porb / 0.1402345(1)d/ (Patterson et al., 1995)
Nullpunkt E0,dip 49199.1931(3)

0.140234740(26) d (Geckeler, 1998)
= 12116.2814(22) sec /
49604.05408(92)

Entfernung 230 pc (Watson et al., 1995)
200 pc (Schmidt & Stockman,

2001)
Inklination 78◦ (Watson et al., 1995)

(Bedeckung: Akkretions-
strom)

< 60◦ (Friedrich et al., 1996b)
75◦ (Geckeler, 1998)

(Bedeckung: Sekundär-
stern)

Synchronisationszeit-
skala τsync

153± 100 y (Staubert et al., 2003)

120± 15 y (Mukai et al., 2003)
Massenverhältnis 0.3 (Watson et al., 1995)
Primärstern Weißer Zwerg
Masse MWD ≈ 0.6 M� (Staubert et al., 2003)
Radius RWD 8700 km (Geckeler, 1998) (für

Mwd = 0.6M�)
Spinephemeriden
Periode Pspin 0.14062688(90) d (Staubert et al., 2003)

=12150.162(77) sec
Nullpunkt E0,trough 49637.828469(98) MJD
Periodenänderung
Ṗspin

5.5(2.8)× 10−9 d/d

Kolatitude β 89.1◦ (Geckeler, 1998; Stau-
bert et al., 2003)
(opt+X-Ray)
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— Fortsetzung Tab. 6.1 der Parameter von RX J1940.1−1025—
Parameter Wert Referenz
Magnetosphären-
radius Rt

11.2± 5Rwd (Geckeler, 1998)

Sekundärstern M4 (Watson et al., 1995)
Temperatur Tsec ≈ 3500 K (Lamla, 1965)

(aus Spektralklasse)
Masse Msec 0.31 M� (Friedrich et al., 1996b)

0.27± 0.06M� (Geckeler, 1998)
Radius Rsec

2 0.36 R� (Friedrich et al., 1996b)

2Für diesen Radius Rwd wird eine Masse von Mwd = 0.6M� angenommen.



Kapitel 7

Das neue Datenmaterial
Wunderbare Nacht! Ich wage
Kaum die Dinge zu erzählen,
Die ich sah.

H. Heine, Atta Troll

Über das Jahr 2001 wurden von RX J1940.1−1025 mehrere Beobachtun-
gen sowohl im optischen als auch im Röntgenbereich durchgeführt. Die
vorliegende Arbeit setzt sich zum Ziel, diese auszuwerten und mit ihnen
die Systemparameter von RX J1940.1−1025 einzugrenzen. Für die op-
tischen Beobachtungen wurden mehrere Teleskope verschiedener Größe
verwendet, die unabhängig voneinander arbeiteten. Teilweise wurde ver-
sucht, die Beobachtung mit einer im Röntgenbereich zu synchronisieren.
Die optischen Beobachtungen, die sich über das Jahr 2001 erstrecken,
sind in Tab. 7.1 aufgeführt. Die Beobachtungen von RX J1940.1−1025
mit RXTE, die über die Jahre 2001/2002 verteilt sind, fasst Tab. 7.2
zusammen.

7.1 Beobachtungen mit XMM–Newton

RX J1940.1−1025 wurde im Oktober 2001 mit XMM-Newton beobach-
tet (Tab. 7.3). Zusätzlich zu den MOS-Kameras sollte die PN-Kamera
im Small-Windows-Mode verwendet werden. Allerdings gab es zu dem
Zeitpunkt der Beobachtung eine Störung in der PN-Kamera, so dass
diese ausgeschaltet wurde. Damit fehlt ein wesentlicher Teil der Beob-
achtung, da der MOS-Timing Mode nur den halben Fluss und auch
nicht die volle Ortsauflösung zur Verfügung stellen kann. Eine Auswer-
tung dieses Modes war außerdem lange Zeit nur eingeschränkt möglich,
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Abbildung 7.1: Überblick über Beobachtungszeiten 2001.
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da es keine angepaßten Response-Dateien gab, so dass beispielsweise die
hier vorgestellte Eisenlinie nicht sichtbar war.

7.2 Auswertung und Konvertierung

Im folgenden soll beschrieben werden, wie die vorliegenden Daten für
eine Analyse des Zeitverhaltens von RX J1940.1−1025 aufbereitet wur-
den. Da die Daten aus sehr unterschiedlichen Quellen stammen, wurden
aus ihnen als erstes Lichtkurven erstellt, die eine gemeinsame Zeitbasis
verwenden. Die fertigen Lichtkurven wurden dann in gleichartige FITS-
Dateien konvertiert.

7.2.1 Auswertung von optischen Daten

Die optischen Daten vom MSSO, Calar Alto und dem ST7-AIT-Teleskop
wurden mit einer hausinternen Software namens TRIPP (Time Resolved
Image Photometry Package) extrahiert (Schuh et al., 2003), die im We-
sentlichen eine Erweiterung der IDL–Routinen von R.Geckeler (Geckeler,
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Tabelle 7.1: Optische Beobachtungen von RX J1940.1−1025 2001. Mit
texp ist die mittlere Belichtungszeit aufgeführt. Die Bezeichner werden
im folgenden als Referenz benutzt.

Datum Instrument/ Start-Stop texp Bezeichner
Observer [MJD] [sec]

14.4.2001 –
17.4.2001

MSSO 40′′

Wilms
52013.683–
52016.824

≈ 50sec MSSO (1)

26.4.2001 –
26.4.2001

1m Telescope,
Hobart War-
ren, Greenhill

52025.659–
52025.803

60sec HOBART

17.7.2001 –
26.7.2001

1.23m Teles-
cope, CAHA
Göhler, Schuh

52107.875–
52117.019

20sec CAHA

4.10.2001 –
12.10.2001

MSSO
40′′,WFI
Wilms

52186.482–
52194.524

≈ 10sec MSSO (2)

22.8.2001 –
29.8.2001

AIT ST7-E
Nagel

52143.886–
52150.975

45sec AIT

1998, Kapitel 2.1) darstellt.
Mit TRIPP kann eine größere Anzahl von CCD-Aufnahmen halbau-

tomatisch zu einer relativen Lichtkurve reduziert werden. Dazu wer-
den zunächst gemittelte Dark- bzw. Zero-Aufnahmen und Flatfield-
Aufnahmen abgezogen. Weiter lässt sich dann sowohl über Kreuzkor-
relation als auch durch Anfitten einer Gaußfunktion an die Quelle die
relative Position des Objektes bestimmen. Nachdem interaktiv eine Hin-
tergrundmaske festgelegt worden ist, kann der Fluss der gewünschten
Quelle wie auch der Referenzsterne mittels Aperturphotometrie in ver-
schiedenen Extraktionsradien ermittelt werden. Man wählt dann die
Extraktion aus, deren Aperturradius den geringsten Fehler ergibt, da
zu große Radien das Hintergrundrauschen erhöhen und zu kleine das
Signal verringern.

Schließlich wird aus den einzelnen Datenpunkten, die die (relati-
ve) Flussinformation und eine Zeitmarke enthalten, zu einer endgültige
Lichtkurve zusammengesetzt. Die technische Schwierigkeit liegt in der
genauen Bestimmung der Zeitmarken, da die CCD-Daten in der Regel
zwar im FITS-Format vorliegen, sich aber noch kein allgemeiner Stan-
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Tabelle 7.2: Beobachtungen mit RXTE. Die Bezeichner referieren Da-
tensätze, die in dieser Arbeit zusammengefasst wurden (Kap. 10).

Datum Observation ID/ Start–Stop Bezeichner
Run/Observation [MJD]

15.4.2001 –
19.4.2001

P60007
Run 1, obs 00 – 10

52014.832 –
52018.636

RXTE (1)

23.7.2001 –
26.7.2001

P60007
Run 2, obs 10 – 18;
Run 5, obs 01, G00

52114.059 –
52116.977

RXTE (2)

8.10.2001 –
9.10.2001

P60007
Run 3, obs 00 – 02

52190.988 –
52191.355

RXTE (3)

25.5.2002 –
20.5.2002

P60007
Run 6, obs 00

52414.695 –
52414.731

RXTE (4)

8.7.2002 –
9.7.2002

P60007
Run 6, obs 01;
Run 7, obs 00

52463.458 –
52464.733

RXTE (5)

dard zur Angabe von Zeitinformation ergeben hat. Deshalb muss je nach
Beobachtungsinstrument eine eigene Zeitextraktionsroutine verwendet
werden. In einem Fall, nämlich der Beobachtung von RX J1940.1−1025
mit dem MSSO-Teleskop, waren die Zeitangaben sogar so unzuverlässig,
dass sie mit einer aufwändigen manuellen Fehlerkorrektur behandelt
werden mussten.

Der Fehler des Flusses kann in TRIPP durch die Analyse der Stan-
dardabweichung von Flüssen der Referenzsterne bestimmt werden. Die-
ses Verfahren arbeitet zufriedenstellend, sofern darauf geachtet wird,
dass nur korrekt extrahierte Datenpunkte verwendet werden, und dass
mehrere Referenzsterne benutzt werden. Auf eine Fehlerbestimmung des
Flusses mittels statistischer Analyse der Zählraten (Anwendung von
Poisson-Statistik mit geeigneter Abschätzungen für das Detektorrau-
schens, vgl. Naylor, 1998) wurde verzichtet, da die Fehler aus atmo-
sphärischen Störungen in der Regel sehr viel größer sind und auch die
Konversion von Meßwerten in Zählraten mit großen systematischen Un-
sicherheiten behaftet ist. Eine Beschreibung von TRIPP findet sich bei
Schuh et al. (2003). Die relativen Flüsse wurden nicht, wie sonst üblich,
in Magnituden umgerechnet, um ein mit den Röntgenbeobachtungen
vergleichbares Bild zu ergeben.
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Tabelle 7.3: Beobachtungen mit XMM (PI: Turner/Staubert), Revolu-
tion 336, Proposal-ID 0112790101

Datum Instrument/ Start-Stop Bezeichner
Mode [MJD]

9.10.2001 XMM-OM
Fast mode,
Filter: UVW1

52191.035 –
52191.332

OM

9.10.2001 XMM-MOS 1+2
Timing (uncom-
pressed)

52191.035 –
52191.332

MOS1/MOS2

7.2.2 Die Referenzsterne

Bei der Extraktion, sofern sie mit TRIPP durchgeführt wurde, wurde
versucht, die jeweils gleichen Referenzsterne zu verwenden. In Abb. 7.2
sind diese dargestellt. Die direkt RX J1940.1−1025 benachbarte Quelle
eignet sich nicht als Referenzstern, da dieses Objekt keine zuverlässig
konstante Helligkeit besitzt.

7.2.3 Auswerten von RXTE-Daten

Von RXTE wurden nur die PCA-Daten ausgewertet, da sich heraus-
gestellt hatte, dass die HEXTE-Daten kein verwertbares Signal liefer-
ten. Für die Auswertung wurde die bereits erwähnte Standard-Prozedur
vorgenommen, wobei das Hintergrundmodell faint benutzt wurde. PCU
0 wurde nicht ausgewertet, da dieser zum Zeitpunkt der Beobachtung
keinen sinnvollen Beitrag mehr leisten konnte; ebenso wurde nur der
Top-Layer der Detektoren benutzt, da dadurch der Signalabstand für
die vorwiegend niederenergetischen Röntgenphotonen verbessert wer-
den kann.

Mukai et al. (2003) versuchte, von den RXTE-Daten den Einfluss
der benachbarten Seyfert-Galaxie NGC 8614 durch verschiedene Poin-
tierungen abzuziehen. In dieser Arbeit wurde eine Pointierung mit einer
Position von α = 19h 38m 33.s12, δ = −10◦ 29′ 27.′′6 (2000) benutzt,
die RX J1940.1−1025 Off-Axis setzt, so dass der Winkelabstand von
NGC 6814 zur Beobachtungsrichtung 1.04◦ beträgt (Abb. 7.3). Bei die-
sem Winkel sinkt der Einfluss von NGC 6814 auf ≈ 15 % (vgl. Abb. 2.1).
Auch für RX J1940.1−1025 nimmt die Kollimator-Charakteristik ab.
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Abbildung 7.2: Darstellung der benutzten Referenzsterne.

Bei einem Winkelabstand von 24′ 48′′ beträgt sie ≈ 64 %.
Da der Schwerpunkt dieser Beobachtung auf dem Zeitverhalten re-

lativer Flüsse lag, muss keine weitere Reduktion vorgenommen werden,
sofern NGC 6814 in den untersuchten Zeitskalen als konstant angenom-
men wird. Bei der spektralen Analyse musste der Einfluss von NGC 6814
berücksichtigt und eliminiert werden (Kap. 8).

7.2.4 Auswerten von XMM-Daten

Die Auswertung der MOS-Daten folgte im Wesentlichen den bereits in
Kapitel 2.1.3 beschriebenen Schritten. Allerdings muss im Timing-Mode
die Quell- und Hintergrundselektion auf der 1-dimensionalen Projekti-
on des Bildes in Form eines Histogrammes vorgenommen werden, wie
es im Rahmen der spektralen Auswertung in Abb. 8.1 dargestellt ist.
Für die Auswertung der OM-Daten gab es einige Schwierigkeiten, da die
Extraktion des Fast-Modus lange nicht von der SAS unterstützt wur-
de, so dass auf Pipeline-Produkte zurückgegriffen werden musste. Für
die weitere Untersuchung wurden aus den Event-Listen Spektren und
Lichtkurven extrahiert. Die Ergebnisse der spektralen Untersuchung des
Röntgenbereichs werden im nächsten Kapitel vorgestellt. Die Auswer-
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Abbildung 7.3: Position von NGC 6814, RX J1940.1−1025 und die für
RXTE benutzte Pointierung mit einem FWHM von 1◦. Im Hintergrund
eine ROSAT-Beobachtung.

tung der Lichtkurven soll in einem größeren Zusammenhang in Kapitel
9 erfolgen.

7.2.5 Konvertierungen

Für die Lichtkurven wurden alle Daten in ein einheitliches Zeitsystem
konvertiert:

• Alle Zeitpunkte wurden in das Baryzentrum der Sonne trans-
formiert. Dafür ist neben der genauen Objektposition auch die
Kenntnis der Beobachterposition und seiner Geschwindigkeit not-
wendig. Für Satellitenbeobachtung liegt diese im allgemeinen in
Form einer Orbit-Datei vor (vgl. 4). Den optischen, erdgebunde-
nen Beobachtungen fehlt diese Information. Es genügte im Rah-
men dieser Arbeit, als Beobachtungsreferenzpunkt den Erdmit-
telpunkt zu verwenden, da die Abweichungen im Millisekunden-
bereich liegen. Für diese Transformation der optischen Zeitpunkte
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wurde gemäß Seidelmann (1992), Lindegren & Dravins (2003) und
Markwardt (2001) in IDL eine Routine entwickelt (barycen), wel-
che die notwendige Konvertierung mit einer Genauigkeit von bis
zu ≈ 1µ sec durchführt.

• Alle Zeitpunkte sind in modifiziertem Julianischem Datum (MJD)
bezüglich der baryzentrumskorrigierten dynamischen Zeit (TDB
— Barycenter Dynamical Time) angegeben (vgl. Seidelmann, 1992).
Dies wird im folgenden mit BMJD (baryzentrumskorrigiertes mo-
difiziertes julianisches Datum) referenziert.

• Um Rundungsfehler zu vermeiden und um die Darstellung zu er-
leichtern, wird ein konstanter Wert von 50 000 abgezogen.



Kapitel 8

Das Röntgenspektrum
von RX J1940.1−1025

Wir betrachten nicht nur die Dinge von verschie-
denen Seiten, sondern auch mit verschiedenen Au-
gen: wir hüten uns, sie gleich zu finden.

B. Pascal

Seit der Entdeckung von RX J1940.1−1025 und seiner periodischen Va-
riation im Röntgenbereich ist das Röntgenspektrum mehrfach unter-
sucht worden. Die Analyse ist jedoch durch die nahegelegene Seyfert-
Galaxie NGC 6814 beeinträchtigt, da die bisherigen Röntgenteleskope
die beiden Objekte nicht gut trennen konnten. Wie beschrieben, müssen
etwa für RXTE besondere Vorkehrungen bei der Pointierung getroffen
werden, damit der störende Einfluss von NGC 6814 möglichst unter-
drückt wird.

Für XMM stellt die Trennung der rund 37′ auseinanderliegenden
Objekte keine besondere Herausforderung dar, so dass die Auswertung
mit den beschriebenen Standardmethoden vorgenommen werden kann.
Allerdings muss sichergestellt werden, dass der Rollwinkel so gewählt
wird, dass die im Timing-Mode betriebenen MOS-Kameras trotz der
fehlenden Y -Koordinate beide Objekte gut trennen können. Bei der
im Oktober 2001 vorgenommenen Untersuchung ist dies der Fall. Lei-
der war die PN-Kamera zu dieser Zeit wegen eines Fehlverhaltens aus-
geschaltet; sie hätte wesentlich zu den spektralen Ergebnissen beitra-
gen können. Die Reflektionsgitterspektrometer RGS lieferten einen zu
schwachen Fluss, um eine sinnvolle Analyse dieser Daten zu erlauben.
Für die Analyse wurde für die MOS-Kameras ein Quellbereich für die

69
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Abbildung 8.1: Quell (hell)- und Hintergrundbereiche (dunkel) für die
MOS-Kameras im Timing-Mode.

X-Komponente ausgeschnitten, der den größten Teil der PSF abdeckt.
Die Hintergrundbestimmung basierte auf den äußeren Teilen der X-
Komponente (Abb. 8.1).

8.1 Spektrale Komponenten bei XMM

Für das Röntgenspektrum von RX J1940.1−1025 wurden mit ROSAT
(Madejski et al., 1993; Staubert et al., 1994) zwei Komponenten gefun-
den: eine Schwarzkörperkomponente mit einer Temperatur von kTbb =
67 eV und eine relativ harte Potenzgesetzkomponente mit Γ = 1.1.
Kürzlich fand sich im Rahmen einer längeren Beobachtung mit RX-
TE (Mukai et al., 2003) noch eine schwache Kα Eisenlinie. Diese Werte
wurden als Basis für die spektrale Untersuchung benutzt. Versuche, ein
ebenfalls beschriebenes Schwarzkörperspektrum mit einer Bremsstrah-
lungskomponente zu fitten, gaben unbefriedigende Ergebnisse.

Für die Untersuchung wurde die Kanäle so zusammengefasst, dass
ein Datenpunkt mindestens 50 Photonen enthält. Die Daten beider
MOS-Kameras wurden gemeinsam gefittet; für den Timing-Mode wur-
den gemäß der Empfehlung von Kirsch (2003) nur Einzelereignisse be-
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Abbildung 8.2: Röntgenspektrum von RX J1940.1−1025 aus der XMM-
Beobachtung, mit einem angepassten Schwarzkörper/Potenzgesetzmo-
dell.

nutzt.
Das Fit-Ergebnis ist mit früheren Beobachtungen verträglich: mit

dem im folgenden benutzten 90 %-Konfidenzintervall hatte das Schwarz-
körperspektrum eine Temperatur von kT = 92(5) eV, und das Potenz-
gesetz einen Photonenindex von Γ = 0.72(3). Die Bestimmung der ga-
laktischen Absorption NH wies einige Schwierigkeiten auf, da diese sehr
gering und der Fehler von NH entsprechend groß ist. Daher wurde im
folgenden NH festgehalten. Neben dem Kontinuum des Spektrums zeigt
sich deutlich eine Eisenlinie bei E = 6.5(1) keV mit einer Äquivalentbrei-
te von ≈ 0.5 keV. Das gefittete Spektrum ist für beide MOS-Kameras
in Abb. 8.2 wiedergegeben.

8.2 Spektrale Untersuchung mit RXTE

Die Spektren der einzelnen RXTE-Beobachtungen wurden zusammen-
gefasst und ebenfalls analysiert. RX J1940.1−1025 ist, wie beschrieben,
für RXTE etwas problematisch, da dieses Instrument mit einer Winke-
lauflösung von ≈ 1◦ den Einfluss von NGC 6814 nicht vollständig elimi-
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Abbildung 8.3: Gemeinsam gefittetes Spektrum von XMM und RXTE.

nieren kann (vergleiche auch die Schwierigkeiten einer anderen RXTE-
Kampagne für RX J1940.1−1025, Mukai et al., 2003). Bei der in die-
ser Beobachtung gewählten Pointierung mit einer Off-Axis-Plazierung
sinkt der Störfluss von NGC 6814 auf ≈ 20% (Abb. 7.3), so dass eine
Auswertung des RXTE-Spektrums im höheren Energiebereich zusätzli-
che Information liefern konnte. Ein Fit aller RXTE-Daten ergibt einen
Photonenindex von ≈ Γ = 0.89 und ist damit deutlich über dem von
XMM gemessenen Wert, was dem Einfluss von NGC 6814 zugeschrieben
werden kann. Die Eisenlinie mit einer Äquivalentbreite von ≈ 1.2 keV
ist in diesem Spektrum ebenfalls klar erkennbar.

Um nun den Einfluss von NGC 6814 zu bestimmen und sinnvolle
spektrale Ergebnisse zu erhalten, wurden die RXTE und XMM-Daten
gemeinsam gefittet, wobei für RXTE zwei Potenzgesetze verwendet wur-
den. Dabei repräsentierte die zweite Potenzgesetzkomponente den Ein-
fluss von NGC 6814. Das Binning wurde so gesetzt, dass alle Daten-
punkte wenigstens 25 Ereignisse enthielten.

Die Anpassung eines Modells mit einem Schwarzkörper- und Po-
tenzgesetzspektrum und einer Kα–Eisenlinie ergab mit früheren Beob-
achtungen und der getrennt gefitteten XMM-Beobachtung konsistente
Ergebnisse: eine sehr geringe galaktische Absorption von NH = 1.9 ×
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1020 cm−2, eine Schwarzkörpertemperatur von 86(4) eV und einem ge-
meinsamen Photonenindex von Γ = 0.81(14) (siehe Abb. 8.3). Das
für die Hintergrundmodellierung benutzte Potenzgesetz erbrachte einen
Photonenindex von Γ = 1.9(6), was gut zu den bisherigen Beobachtun-
gen von NGC 6814 passt (Mukai et al., 2003). Die Eisenlinie ergab eine
Äquivalentbreite von ≈ 988 eV und ist damit groß, aber nicht untypisch
für kataklysmische Variablen. Es zeigte sich, dass die Normierungskon-
stante für RXTE bei 0.73 lag. Gemäß den Betrachtungen aus Kapitel
7.2.3 ist dieser Effekt mit der Vignettierung der Off-Axis-Pointierung
von RX J1940.1−1025 verträglich.

Wenn alle Komponenten von RX J1940.1−1025 eliminiert werden,
kann indirekt der Fluss von NGC 6814 über das zweite Potenzgesetz
abgeschätzt werden, der bei etwa 2.5× 10−12erg sec−1 cm−2 (2-10 keV)
liegt. Berücksichtigt man noch die bereits beschriebene Vignettierung,
so beträgt der Fluss ≈ 1.25× 10−11 erg sec−1 cm−2, was zwar über dem
typischen Fluss von≈ 5×10−12 erg sec−1 cm−2 liegt (Mukai et al., 2000),
aber dennoch mit früheren Ergebnissen verträglich ist.

Aus der XMM-Beobachtung ergab sich für RX J1940.1−1025 ein
Fluss von ≈ 1.5×10−11 erg sec−1 cm−2 (2-10 keV), der damit in der glei-
chen Größenordnung wie NGC 6814 liegt. Daraus folgt unter anderem,
dass eine gute Diskriminierung von RX J1940.1−1025 und NGC 6814
unerläßlich ist. Die spektralen Fitergebnisse von XMM und die Kombi-
nation von XMM und RXTE sind in Tab. 8.1 aufgeführt.

8.3 Phasenaufgelöste Spektren

Die phasenaufgelöste Spektroskopie erfolgte nach dem gleichen Verfah-
ren wie für 1E 1048.1−5937, wobei die Daten in zehn einzelne Phasenab-
schnitte aufgeteilt werden konnten. Als Periode wurde die Bahnperiode
Porb = 12116.28723 sec und als Nullpunkt wurde MJD 50 000 verwendet,
der bezüglich der in Kap. 9 bestimmten Dip-Ephemeride (Tab. 9.3, alle
optischen Daten) eine Phase von φdip = 0.52 besitzt und damit fast ge-
nau in der Mitte des Profils liegt. Die Binbreite wurde so angepasst, dass
in etwa gleichviel Ereignisse in jeden Bin fielen; das bedeutet, dass die
Trog/Dip-Bins sehr breit sind. An jeden Phasenbin wurde ein spektrales
Modell mit Schwarzkörper– und Potenzgesetzkomponente angefittet. In
Abb. 8.4 sind die benutzten Phasenbins und die Ergebnisse dargestellt.
Es zeigt sich, dass die drei in einer Periode sichtbaren Helligkeitsein-
brüche unterschiedliche Qualitäten haben.
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Tabelle 8.1: Zusammenfassung der spektralen Parameter von
RX J1940.1−1025 und NGC 6814. Aufgeführt ist die Wasserstoffsäulen-
dichte NH in 1022 Teilchen/cm2, die Schwarzkörpertemperatur Tbb in
keV und deren Anteil Nbb für einen Schwarzkörper mit gegebenem
Radius in 104 km bei 10pc Entfernung, der Photonenindex Γ und der
Anteil Npo der Potenzgesetzkomponente in 10−4 Photonen/keV/cm2/s
bei 1 keV. Ebenso ist die Energie der Eisenlinie EFe Kα in keV und deren
Breite σFe Kα in keV sowie der gesamte Linienanteil NFe Kα in 10−4

Photonen/cm2/s wiedergegeben. Die Anpassungskonstante für MOS2
(SMOS2) und RXTE (SRXTE) zeigen eine verträgliche Abweichung
bezüglich einem erwarteten Faktor von eins.

RX J1940.1−1025 NGC6814
XMM XMM und

RXTE
XMM und
RXTE

NH (1022 cm−2) 0.00(9) 1.9(2.9) 1.9(2.9)
kTbb (eV) 92(5) 86.08(4) –
Nbb 104 km 2.9(1) 5.3(2) –
Γ 0.72(3) 0.81(1) 1.9(6)
Npo 7.9(2) 8.6(3) 8.9(8.5)
EFe Kα (keV) 6.5(1) 6.46(6) –
σFe Kα (keV) 0.4(1) 0.59(8) –
NFe Kα 1.0(2) 1.9(2) –
SMOS2 1.05(2) 1.05(2) 1.05(2)
SRXTE – 0.74(6) 0.74(6)
χ2/DOF 689/603 784/673 784/673

Der erste Einbruch (bei einer Phase φ1 ≈ 0.2), der gut mit einem
Trog assoziiert werden kann, ändert kaum die Schwarzkörpertempe-
ratur. Das leichte Absinken der Norm der Schwarzkörperkomponente
(Schwarzkörperradius) muss mit der steigenden Flanke der Lichtkurve
und nicht mit der trogartigen Struktur bei Phase 0.3 assoziiert werden.
Vielmehr wird die Potenzgesetzkomponente deutlich härter, was für eine
Absorption niederenergetischer Röntgenstrahlung spricht.

Der zweite Einbruch (bei einer Phase φ2 ≈ 0.6) zeigt dagegen ein kla-
res Absinken der Schwarzkörperkomponente, wohingegen das Potenzge-
setz weitgehend unverändert ist. Das leichte Ansteigen kann gut mit
einem Einfluss der Schwarzkörperkomponente beschrieben werden. Dies
passt gut zu der nahezu totalen Absorption innerhalb des Dips, der al-
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Abbildung 8.4: Phasenaufgelöste Spektroskopie von RX J1940.1−1025.
Im obersten Plot sind die verwendeten Phasenbins eingezeichnet; dar-
unter die Variation der Schwarzkörpertemperatur kT in eV, die Nor-
mierung des Schwarzkörperspektrums für sphärische Abstrahlung mit
einem Radius R in km bei einer Entfernung von 100 pc, und die Va-
riation des Photonenindex Γ. Gestrichelt ist die Phase der Dips bei
φdip = 0.52 dargestellt.

lerdings mit einer Dauer von ≈ 1000 sec und 0.09% des Profiles deutlich
kürzer als der zugehörige Phasenbin mit einer Länge von ≈ 16.5% bzw
≈ 2000 sec ist. Daher ist die Präsenz der spektralen Komponenten in
diesem Bin nicht notwendigerweise ein Hinweis dafür, dass der Rönt-
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genfluss in der Eklipse nicht ganz verschwindet.
Der dritte Einbruch (bei einer Phase φ3 u 0.9) ist deutlich kürzer

und flacher als die beiden vorigen, zeigt aber wenig spektrale Varia-
tion weder in der Temperatur der Schwarzkörperkomponente noch im
Photonenindex der Potenzgesetzkomponente.

8.3.1 Variation der Eisenlinie
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Abbildung 8.5: Phasenaufgelöste Spektroskopie der Fe-Linie von
RX J1940.1−1025. Neben den verwendeten Phasenbins im obersten Plot
ist die Variation der Norm der gefitteten Fe-Linie und die Position der
Linie in keV dargestellt. An die Variation der Fe-Linienposition wurde
eine Sinuskurve angefittet (durchgezogener Linie im untersten Plot).

Neben den beschriebenen spektralen Hauptkomponenten wurde die
Variation der Eisenlinie untersucht. Die zehn Bins wurden wieder ge-
trennt gefittet, wobei jeweils gleiche Startwerte für die Kontinuumskom-
ponenten und eine gaußförmigen Eisenlinie bei 6.4 keV benutzt wur-
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den. Als Ergebnis ist die Stärke (Norm) und Position der Eisenlinie in
Abb. 8.5 wiedergegeben. Die Stärke der Eisenlinie folgt im Wesentli-
chen der Lichtkurve. Insbesondere sind die Helligkeitseinbrüche deut-
lich sichtbar. Für den mittleren Helligkeitseinbruch (φ2 = 0.6), die den
Dip enthält, verschwindet die Eisenlinie im Rahmen der Fehlergrenzen
vollständig, so dass dieser Phasenbin für folgende Untersuchungen eli-
miniert werden sollte.

Die Lage der Eisenlinie kann durch eine Dopplerverschiebung vari-
ieren. Man erhält für eine Eisenlinie bei EKα1 = 6.403 keV (Thompson
et al., 2001) gemäß Lang (1974) bei einer Geschwindigkeit v eine Ener-
gieverschiebung von:

∆λ
λ

= z ≈ v

c
(v � c) (8.1)

Die Wellenlänge kann durch λ = h/E ausgedrückt werden, so dass sich
für kleine Variationen ∆λ/λ = ∆E/E ergibt. Für die radiale Geschwin-
digkeit von ≈ 170 km s−1 (vgl. Tab. 6.1), ergibt sich daraus eine spek-
trale Verschiebung von ≈ 3 eV. Diese Abweichung kann mit den MOS-
Kameras spektral nicht aufgelöst werden (vgl. Kap. 2.1).

Dennoch legt Abb. 8.5 eine regelmäßige Linienvariation nahe, sofern
der zum Dip gehörige Datenpunkt entfernt wird. Eine solche Variati-
on kann auch durch eine Korrelation der Linie mit dem Kontinuum
zustandekommen (beispielsweise ergibt sich bei ungünstiger Lage der
Schwarzkörperkomponente und der Potenzgesetzkomponente ein Knick,
welcher eine Linie verschieben kann). Es zeigte sich in einer Betrach-
tung des ungefalteten Spektrums, dass nur die Potenzgesetzkomponente
einen Einfluss auf die Eisenlinie bei 6.4 keV haben kann. Weiter ergab
sich aus einer Betrachtung der χ2-Kontur des Photonenindex gegen die
Position der Eisenlinie, dass die Variation des Photonenindex keinen si-
gnifikanten Einfluss auf die Eisenlinie zu haben scheint. Das Freigeben
der Linienposition ergab nicht für alle Bins ein besseres Fitergebnis. In
der Hälfte aller Fälle ist das χ2

red für eine freie Linienposition geringfügig
höher als für eine bei 6.403 keV festgehaltene Linie.

Durch einen Fit mit einer Sinuskurve ergab sich eine Phasenlage
des Vorzeichenwechsels von φsinus = 0.55 ± 0.07, also gerade während
des Dips (φdip = 0.52). Die Auslenkung der Sinuskurve beträgt 0.184±
0.08 keV, die daraus gemäß Gl. (8.1) abgeleitete Geschwindigkeit ent-
spricht 8614 km s−1. Die Fitergebnisse sind jedoch bei χ2

red = 0.24 nicht
besonders zwingend und wären auch mit einer Gleichverteilung ver-
träglich. Zudem kann die ermittelte radiale Geschwindigkeit nicht mit
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der Bahnbewegung assoziiert werden, da sie erheblich größer ist. Ei-
ne Möglichkeit wäre, dass die Eisenlinie im Wesentlichen während der
Akkretion abgestrahlt wird und dem Akkretionsstrom folgt. Allerdings
passt dies nicht mit der Phasenlage zusammen, da man erwarten würde,
dass wegen der ballistischen Kurve des Akkretionsstroms die Doppler-
verschiebung zunächst negativ ist. In diesem Fall bewegt sich die Ak-
kretion Betrachter weg. Nach dem Dip sollte die Sinuskurve um ≈ 180◦

verschoben sein. Damit ist die Natur und Konfidenz der dargestellten
Linienverschiebung weiterhin unklar.

8.3.2 Variation der Hardness-Ratio

Neben der phasenaufgelösten Spektroskopie kann eine eher allgemei-
ne Analyse der Hardness-Ratio Aufschlüsse über mögliche Absorptions-
vorgänge bringen. Dazu wird das Profil oder auch die gesamte Licht-
kurve verschiedener Energiebereiche jeweils miteinander verglichen. Die
übliche Konvention der Hardness Ratio (HR) ist dabei die Angabe
der Differenz zweier Energiebänder F1 und F2, die bezüglich ihres Ge-
samtanteils normiert werden:

HR =
F2 − F1

F2 + F1
(8.2)

Bleibt die Hardness Ratio zeitlich konstant, so kann bei Flussände-
rungen von einem energieunabhängigen Prozess ausgegangen werden,
wie etwa der Flussverringerung durch Abschattung eines kompakten
Objektes. Steigt die Härte an, so kann entweder eine energieabhängige
Absorption der Photonen, oder von allgemein energetisch unterschied-
lichen Prozessen ausgegangen werden.

In Abb. 8.6 ist dies für RX J1940.1−1025 in drei Energiebändern
(E1 = 0.3-1.3 keV, E2 = 1.3-2.5 keV, E3 = 2.5-10 keV) untersucht wor-
den. Es zeigt sich, dass für beide Hardness-Ratios die größte Härte in
der ersten trogartige Struktur bei Phase φ1 ≈ 0.2 liegt. Etwas weniger
ausgeprägt ist eine ebenfalls ansteigende Härte bei Phase φ ≈ 0.5, die
dem Dip entspricht.

Während die Zunahme der Härte im Dip auch gut durch statistische
Streuung erklärt werden kann (wie in Abb. 8.6 leicht ersichtlich, ist der
Fluss in allen Bändern nahezu null), könnte der starke Peak bei Phase
φ1 ≈ 0.2 als Indiz einer Absorption durch den Akkretionsstrahl gelten.
Dazu passt auch, dass die Eisenlinie in dieser Phase, wenn auch abge-
schwächt, noch deutlich vorhanden ist. Im Gegensatz dazu verschwindet
sie vollständig während des Dips (Abb. 8.5).
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Abbildung 8.6: Hardness Ratio für RX J1940.1−1025. Im obersten Plot
sind die drei verwendeten Energiebänder dargestellt (E1 = 0.3-1.3 keV,
E2 = 1.3-2.5 keV, E3 = 2.5-10 keV); darunter die Variation der beiden
Hardness Ratios.

Für die dritte trogartige Struktur bei Phase φ3 ≈ 0.9 ändert sich die
Härte kaum. Dies kann als Beleg dafür gelten, dass diese Struktur nur
durch Änderung des Blickwinkels auf die Akkretionsregion bzw. teilwei-
se Abschattung durch den Primärstern zustandekommt. In Kapitel 10
werden die Verhältnisse der Abstrahlung mit Hilfe eines dynamischen
Modells genauer untersucht.
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Kapitel 9

Das Zeitverhalten von
RX J1940.1−1025

Omnia tempus revelat
Tertuliano, Apologeticus 7.13

Schon frühere Arbeiten, insbesondere Geckeler (1998), haben gezeigt,
dass sich aus der Analyse des Zeitverhaltens von RX J1940.1−1025
wichtige Parameter, die die Geometrie bestimmen, ableiten lassen.

In unserem Fall sind zwei Merkmale besonders wichtig, nämlich die
schmalen Dips, die möglicherweise mit einer Eklipse assoziiert werden
können, und breite Tröge, die vermutlich durch die Eigenrotation des
weißen Zwerges zustande kommen, wobei sich entweder durch Absorp-
tion im Akkretionsstrahl oder aus der wechselnden Blickrichtung die
beobachtete Modulation ergibt.

9.1 Fragestellung

Für die weitere Betrachtung ist die Periode und Phasenlage dieser bei-
den Merkmale wichtig. Die Schwierigkeit ist nun, diese Parameter mög-
lichst gut und möglichst mit angepassten Konfidenzintervallen aus den
Beobachtungsfehlern abzuschätzen. Zunächst sollen hier die verwende-
ten Methoden vorgestellt werden.

81



82 KAPITEL 9. DAS ZEITVERHALTEN VON RX J1940.1−1025

9.1.1 Periodenbestimmung über Epoch-Folding und
Periodogramm

Die übliche Herangehensweise, um Perioden zu finden, besteht in einer
Periodensuche entweder über ein Periodogramm (Absolutquadrate der
fouriertransformierten Lichtkurve) oder über das Verfahren des Epoch-
folding, bei dem die Lichtkurve für verschiedene Perioden zu Pulspro-
filen gefaltet wird und in diesem Profil nach Abweichungen von einer
Gleichverteilung gesucht wird (Leahy et al., 1983a)1.

Während das Periodogramm oder verwandte Verfahren, etwa das
Lomb-Scargle-Periodogramm für zeitlich ungleichmäßig aufgenommene
Lichtkurven, vgl. Scargle, 1982, vorzugsweise für sinusförmige Lichtkur-
ven genommen wird, eignet sich das Epoch–Folding mehr für impuls-
artige Profile (Leahy et al., 1983b). Beide Verfahren müssen mit zwei
wesentlichen Schwierigkeiten umgehen:

• Wie kann gezeigt werden, dass tatsächlich eine Periode, die das
Verfahren findet, vorhanden ist? Bei verrauschtem Datenmaterial
bzw. schwachem Signal gibt es eine nicht unbeträchtliche Wahr-
scheinlichkeit, dass Perioden bestimmt werden, denen keine phy-
sikalische Ursache zugesprochen werden kann (Fehlalarm). Umge-
kehrt können tatsächlich vorhandene Perioden im Rauschen ver-
schwinden.

Weitere Schwierigkeiten sind Artefakte, die durch ungleichmäßiges
Aufnehmen der Lichtkurve bzw. durch die endliche Abtastrate
entstehen können (Aliasing).

• Wie genau kann die gefundene Periode angegeben werden? Bei
nicht zu ungleichmäßig abgetasteten Periodogrammen kann eine
maximale Frequenzgenauigkeit über die Länge der Beobachtung
abgeschätzt werden. Für das Epoch-Folding ist eine Angabe des
Parameterfehlers erheblich schwieriger und kann nur über ein ite-
ratives Verfahren befriedigend bestimmt werden (Larsson, 1996).

Es ist durchaus möglich, eine Monte-Carlo-Simulation zur Be-
stimmung der Periodenfehler anzusetzen. Im Rahmen der Peri-
odenbestimmung von AXPs wurde dazu ein Schema entwickelt,
welches bei nicht zu großen Datensätzen mit erträglichem Auf-
wand vernünftige Konfidenzintervalle der Periodenbestimmung er-
mitteln kann. Zunächst wird die Lichtkurve mit N Stützpunkten

1Es gibt natürlich noch eine große Zahl an weiteren Verfahren, die aber bei dieser
Arbeit nicht benutzt wurden.
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x1, x2, ..., xN an den Stellen t1, t2, ..., tN mit der gefundenen Peri-
ode P zu einem Profil F (φ) gefaltet. Für alle Zeitmarken ti wird
die Phase der Periode bestimmt:

φi =
ti mod P

P
(9.1)

Für diese Phasen wird aus dem Profil ein Wert interpoliert:

F (φi) = Fi,

wodurch eine simulierte Basislichtkurve x̃i = F (φi) erzeugt wird.
Die Monte-Carlo-Simulation randomisiert diese BasislichtkurveM -
fach zu einer abgeleiteten Lichtkurve yk,i (k = 1..M), entweder,
indem eine Poisson-Statistik mit einer Varianz von σi =

√
x̃i oder

einer Normalverteilung mit einem Mittelwert µi = x̃i und einer
aus der ursprünglichen Lichtkurve (xi) abgeschätzten Varianz σi
angenommen wird. Für jede abgeleitete Lichtkurve yk,i wird die
Periode P̃k bestimmt. Die Standardabweichung

s =

√√√√ 1
M − 1

M∑
k=1

(P − Pk)2 (9.2)

definiert den Konfidenzbereich der Periode P .

Beide Verfahren wurden für eine erste Untersuchung, ob, und welche
Perioden in den Daten enthalten sind, verwendet und ergaben befriedi-
gende Ergebnisse.

9.1.2 Anfitten an die Flanken

Eine naheliegende Methode für die Untersuchung von Dips bzw. Trögen,
die die Genauigkeit bedeutend erhöhen kann, besteht darin, an die Flan-
ken eine Gerade anzulegen und ihren Schnittpunkt mit der Abszisse
bzw. dem Minimum zu bestimmen. Der Vorteil dieser Methode ist, dass
neben den Zeitpunkten von Ingress (fallende Flanke) und Egress (stei-
gende Flanke) auch weitere Parameter wie Abfallzeit und Anstiegszeit
bestimmt werden können. Zudem kann (wenigstens formal) über die
Fit-Statistik ein Fehler aller Parameter bestimmt werden. Tatsächlich
liefert dieses Verfahren für die Dips gute Ergebnisse.

Wenn das zu untersuchende Profil allerdings nicht mehr linear abfällt,
sondern zusätzliche Substrukturen enthält, wird das Ergebnis stark mit
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Abbildung 9.1: Fit von Flankengerade und Bodengerade

systematischen Fehlern behaftet. Daher ist die Fehlerbestimmung sehr
eingeschränkt, weil die Bestimmung, welcher Datenpunkt noch zum ge-
raden Teil eines Dips bzw. Trogs gehört, subjektiven Einflüssen unter-
liegt. Zudem fallen bzw. steigen die Dips so schnell, dass meist nur
eine Abdeckung von wenigen Punkten gewährleistet ist. Die statistische
Aussage der Fehler ist dementsprechend problematisch.

Eine weitere technische Schwierigkeit besteht in der Art, wie der
Schnittpunkt einer angefitteten Geraden mit einer waagerechten Gera-
den bestimmt werden soll. Die Methode, zwei Geraden getrennt anzu-
fitten (vgl. Abb. 9.1), deren Schnittpunkt dann über eine Geradenglei-
chung bestimmt werden kann, liefert Ergebnisse, deren Qualität stark
von der Lage des Nullpunkts abhängt. Dies liegt daran, dass der Fehler
des Achsenabschnitts b (Abb. 9.1) wächst, je weiter der Nullpunkt von
dem Fit entfernt ist.

Dieses Problem lässt sich jedoch beseitigen, indem der Schnittpunkt
der waagerechter Bodengerade und der Flankengerade in einem gemein-
samen Fitprozess bestimmt werden:

• Modell für die Bodengerade: y = h.

• Modell für die Flankengerade: y = m · (t− tschnitt) + h.

Mit dieser Methode werden unmittelbar die relevanten Parameter (Flan-
kensteigung m, Bodenhöhe h und Schnittpunkt tschnitt) bestimmt.

Um die Fehleranalyse zu verbessern, kann versucht werden, mehrere
Dips gemeinsam zu fitten, entweder mit einer festen Steigung m, oder
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Abbildung 9.2: Bestimmung der Trogzeit mit Hilfe der Bisektor-
Methode. Im Bild ist zusätzlich ein überlagerter Dip sichtbar, der igno-
riert werden muss.

auch mit einer festen Periode der Dips. Es zeigte sich, dass weder die
Steigung noch die Periode exakt gleich sind, so dass die gewonnenen
Ergebnisse etwas problematisch sind.

9.1.3 Die Bisektor-Methode

Von Geckeler (1998) und Staubert et al. (2003) wurde das Problem von
nichtlinearen Flanken dadurch behoben, dass der Dip bzw. Trogmit-
telpunkt mit einer Bisektor-Methode in einem mehrstufigen Verfahren
bestimmt wurde. Dazu wird in einem Trog (oder Dip) von jedem Da-
tenpunkt eine waagerechte Linie mit der anderen Seite des Trogs ge-
schnitten. Der so definierte Bisektor wird halbiert, und eine senkrechte
Gerade an die einzelnen Bisektorhälften angefittet. Der Schnittpunkt
des Bisektors mit dem Trogminimum definiert die Zeit, die bestimmt
werden soll.

Der Vorteil dieser Methode ist, dass sie ziemlich robust gegenüber
kleineren Substrukturen der Lichtkurve ist. Sie eignet sich daher gut,
die schwer definierbaren Trogstrukturen abzutasten und vergleichsweise
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gute Stützpunkte zu erhalten. Ein Nachteil besteht darin, dass kein
direkter Fehler ermittelt werden kann (wenn man nicht versucht, einen
Fehler über den Fit der senkrechten Gerade zu ermitteln). Wie auch bei
dem Anfitten von Flanken sind die Ergebnisse z.T. stark von der Wahl
der verwendeten Datenpunkte abhängig.

Eine kleine technische Schwierigkeit ergibt sich aus der Tatsache,
dass senkrechte Geraden eine Steigung von Unendlich haben. Dies ist
zwar in der Praxis nicht der Fall, muss aber berücksichtigt werden,
um mehrdeutige Ergebnisse zu vermeiden, da beim Fitprozess unter
Umständen die Singularität der unendlich großen Steigung nicht über-
sprungen werden kann.

9.1.4 Anfitten eines Profils

Eine etwas andere Methode der Periodenbestimmung besteht darin, ein
simuliertes oder aus bekannten Daten gemitteltes Profil, welches sich
mit einer bestimmten Periode wiederholt, an die Daten anzufitten.

Formal heißt dies: Eine Testfunktion (das Profil) Ftemplate(t), die für
eine Phase Φ = [0..1] definiert ist (und für eine Periode P bestimmt
wurde), wird mit einem Skalierungsparameter S sowie einer Phase φ an
die Daten angepasst. Für die Fehlerrechnung ist es sinnvoll, von einem
mittleren Referenzpunkt t0 auszugehen.

Y (t) = Ftemplate

[(
(t− t0)
P

− φ
)

mod 1
]
· S (9.3)

Diese Methode, die auch als template fitting bezeichnet wird2, kann
dann vorteilhaft verwendet werden, wenn das Profil nur wenig lokale
periodische Züge, insgesamt jedoch Ähnlichkeiten zeigt. Der Nachteil
dieser Methode besteht in der Annahme, dass im Wesentlichen nur eine
Periode in den Daten vorhanden ist.

In dem speziellen Fall von RX J1940.1−1025 bewährt sich die Metho-
de besonders bei der Analyse von Trögen, da die Dips lokal sehr domi-
nant sind und ohne Verlust an Information entfernt werden können. Die-
se Methode kann hilfreich sein, um zu entscheiden, an welcher Stelle sich
die Tröge tatsächlich befinden. Wie noch im einzelnen gezeigt wird, ist
die Lage der Tröge schwer zu bestimmen, weil einerseits die Trogstruk-
tur breit und flach ist, und es andererseits zwei trogartige Strukturen

2Bei Stetson (1996) wird beschrieben, wie für Cepheiden Lichtkurven mit einem
Template ausgewertet werden. Allerdings besteht das Template in diesem Fall aus
einer analytischen Funktion, die über Fourier-Dekomposition gewonnen wurde.
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zu geben scheint. Für eine Entscheidung kann nun beim Anfitten eines
Profiles die gesamte Phase durchgetestet werden, und über eine ein-
dimensionale erschöpfende Parametersuche das globale Minimum der
χ2-Funktion mit dem gesuchten optimalen Phasenparameter bestimmt
werden. Es hat sich herausgestellt, dass diese Methode für Tröge so gu-
te Ergebnisse liefert, dass sie auch für die exakte Periodenbestimmung
verwendet werden kann.
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Abbildung 9.3: Extrapolierte Beatphase für die verschiedenen Beobach-
tungen; die Parameter Pdip = 0.1402347088 d, Ptrog = 0.1406268763 d
sowie die zugehörigen Nullpunkte Edip = 49604.051 und Etrog =
49637.824 BMJD für die Beatphasenbestimmung gemäß Gl. (6.1) sind
aus Geckeler (1998) entnommen.

9.2 Optische Lichtkurven

Vor einer systematischen Untersuchung der verschiedenen, bereits früher
gefundenen Perioden lohnt es sich, nochmals die optischen Lichtkurven
bzw. das vorliegende Datenmaterial kritisch zu betrachten. Wie dem in
Kapitel 7 vorgestellten Datenmaterial entnommen werden kann, sind
im optischen Bereich die Zeiten von Mitte April 2001 bis Mitte Ok-
tober 2001 recht gut abgedeckt, so dass für eine Periodensuche eine
breite Basis vorliegt. Bei genauerer Betrachtung fällt jedoch auf, dass
die meisten ausgedehnten Lichtkurven (außer der mit der AIT und die
vom MSSO(2) im Oktober 2001 gemachten Beobachtungen) zu ähnli-
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Abbildung 9.4: Teil der Lichtkurve aus der CAHA-Beobachtung. Neben
den Dips ist die fast zeitgleiche Trogstruktur gut zu erkennen; allerdings
gibt es noch einen weiteren, trogartigen Helligkeitseinbruch (Trough 2).

chen Beatphasen entstanden sind, sofern man die von Geckeler (1998)
gefundenen Perioden für Trog und Dip benutzt (Abb. 9.3). Das bedeu-
tet, dass die relative Lage von Trog und Dip für viele Beobachtungen
weitgehend die gleiche ist.

Beispielhaft sind in Abb. 9.4 die Verhältnisse eines Dips und eines
Trogs wiedergegeben. Wie sich zeigen wird, bereitet die Erkennung des
Trogs wegen der um eine halbe Periode verschobenen, ebenfalls trogar-
tigen Struktur nicht unbeträchtliche Probleme.

9.3 Röntgenlichtkurven

9.3.1 RXTE

Die Schwierigkeit der RXTE-Daten für eine Zeitanalyse liegt in dem
im Vergleich zum Hintergrund geringen Fluss, der eine direkte Suche
nach Strukturen wie Dips oder Tröge obsolet macht. Nicht zuletzt sorgt
der Einfluss von NGC 6814 für einen erhöhten Hintergrund, der die
zu untersuchenden Strukturen verdeckt. Daher ist man für diese Daten
weitgehend auf Algorithmen einer Periodensuche angewiesen, um die
relevante Information zu finden, wie sie z.B. in Staubert et al. (2003)
benutzt worden sind. In einem aufsummierten Profil, welches mit den
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Abbildung 9.5: Lichtkurve der XMM-Beobachtung für MOS 1/2 und die
zugehörige optische OM-Beobachtung (Fluss ohne definierte Einheit).
Die erwartete Dipzeit ist als gestrichelte Linie dargestellt.

gefundenen Perioden analysiert wird, sind die Dip- und Trogstruktu-
ren dagegen klar ausgeprägt und können für weitere Untersuchungen
benutzt werden (Kapitel 10).

9.3.2 XMM

Die Lichtkurve der XMM-Beobachtung dagegen ist gut ausgeprägt. Der
Dip allerdings verschwindet nahezu vollständig in einer zeitgleichen,
breiteren Trogstruktur (Abb. 9.5). Obwohl die Beobachtung vergleichs-
weise kurz ist und daher nur mangelhaft für eine Periodenanalyse geeig-
net ist, können im Vergleich mit den hervorragenden optischen Daten
der OM-Kamera gute Korrelationen des Verhaltens im Optischen mit
dem im Röntgenbereich durchgeführt werden.
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Tabelle 9.1: Dip-Zeiten,die über die Bisektormethode gewonnen wurden.
Für die Definition von In/Egresszeit ∆in bzw. ∆out und ∆tot siehe Text.

Zyklusnummer Dipzeit ∆tot ∆in ∆out

(BMJD −50 000) (sec) (sec) (sec)
MSSO (1)

20946 2015.80908±0.007 —
20953 2016.79087±0.004 —

HOBART
21017 2025.76618±0.0002 127±16 706 611

CAHA
21603 2107.94314±0.0001 199±12 568 303
21604 2108.08335±0.00009 218±8 429 503
21610 2108.92509±0.0001 144±9 1462 484
21611 2109.06535±0.0002 175±14 820 487
21617 2109.90706±0.00008 172±7 655 259
21618 2110.04704±0.00005 160±5 757 1059
21624 2110.88883±0.0001 190±12 1101 353
21625 2111.02935±0.00009 155±8 1071 213
21632 2112.01026±0.00007 191±6 768 498
21646 2113.97389±0.0001 262±9 285 414
21653 2114.95575±0.0001 200±11 574 410
21654 2115.09596±0.0001 190±11 774 545
21660 2115.93672±0.0004 190±37 337 992
21667 2116.91892±0.00006 223±5 392 186

MSSO (2)
22170 2187.45662±0.0007 97±12 170 812
22177 2188.43582±0.0009 103±45 206 510
22184 2189.41894±0.0007 65±12 303 308
22198 2191.38199±0.0007 78±10 240 316
22220 2194.46756±0.0007 72±2 241 326

XMM OM
22197 2191.24404±0.0001 125±12 348 283
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9.4 Vermessung von Dips

9.4.1 Optische Dips

Die Bestimmung der Dip-Zeiten in der Lichtkurve konnte zuverlässig
mit der Bisektor-Methode bewältigt werden. Die Fehler wurden über
die Ergebnisse eines Flankenfits abgeschätzt, indem der Fehler einer
steigenden und fallenden Flanke zusammengefasst wurde, der sich aus
dem Mittel beider Zeitpunkte ergibt: σbisect = 1

2

√
σ2

in + σ2
out. Es wur-

de dabei angenommen, dass die wesentlichen statistischen Einflüsse für
beide Verfahren die selben sind. Für die MSSO-Daten wurde ein syste-
matischer Fehler von 60 sec hinzugefügt, welcher die Unsicherheit der
gemessenen Zeitmarken während der Beobachtung wiederspiegelt. Für
die Zyklusnummern wurde ein Nullpunkt gewählt, der dem Zeitpunkt

Tabelle 9.2: Baryzentrumskorigierte Röntgen-Dips, die über Flankenfits
gewonnen wurden. Die Fehlerbalken sind die formalen Werte aus dem
Flankenfit. Mit der Annahme einer konstanten Periode kann der Fehler
mit ≈ 50 sec abgeschätzt werden.

Zyklusnummer Dipzeit Ingress Dipzeit Egress
(BMJD −50 000) (BMJD −50 000)

RXTE (P6007)
20939 2014.83455±0.0000463
20940 2014.97347±0.0000381
20942 2015.25422±0.0000557
20943 2015.38471±0.0000538 2015.39221±0.0000007
20944 2015.52484±0.0000579
20964 2018.33777±0.0000028
20966 2018.60941±0.0000370 2018.61501±0.0000238
21648 2114.25083±0.0052718 2114.25812±0.0000605
21666 2116.77417±0.0000010
21667 2116.91449±0.0125109
24139 2463.57513±0.0000621 2463.58445±0.0407483
24146 2464.56719±0.0000553
24147 2464.69754±0.0000280 2464.70723±0.0000439

XMM MOS 1/2
22196 2191.099505±0.00124 2191.108045±0.0022
22197 2191.24031±0.00017 2191.24935±0.00011
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49078.44841 (BMJD) entspricht.
Die Dipdauer ist die Differenz der über Flankenfits gewonnenen Zeit-

punkte; d.h. sie entspricht nicht der Zeit zwischen halben Ingress/Egress,
sondern einer extrapolierten Totalitätsdauer ∆tot. Diese ist durch den
Abstand der Schnittpunkte von Ingress und Egress mit der Bodengera-
den definiert (Abb. 9.1). Über den Anstieg der Geraden des Flankenfits
kann die Ein– bzw. Austrittsdauer ∆in bzw. ∆out abgeschätzt werden.
Allerdings ist es schwierig, festzulegen, ab welchem Fluss der Dip be-
ginnt bzw. aufhört. Als Ansatz wurden aus der Lichtkurve alle Dips
herausgeschnitten und ein Mittelwert bestimmt. Da dieser Mittelwert
sehr von der Beobachtungsdauer und den restlichen Mustern in der
Lichtkurve abhängt, ist es schwierig, einen Fehler abzuschätzen. Eine
Fehlerfortpflanzung der Fitparameter führt zu unrealistisch kleinen, bei
≈ 1 sec liegenden Fehlern. Nicht zuletzt ist der manuelle Auswahleffekt
der zu einer Dip-Flanke gehörigen Datenpunkte und die Beobachtung,
dass ein linearer Fit die Flanke nur unvollkommen beschreiben kann, ein
Hinweis auf die Problematik einer direkten Fehlerabschätzung. Zudem
ist die Zahl der Datenpunkte wegen der Steilheit der Flanke sehr klein
und lässt nur eine mangelhafte Statistik zu. Eine wesentliche Fehler-
quelle liegt in der allgemeinen Variation des Objektes. Betrachtet man
die Streuung aller Ingress/Egress-Zeiten, so liegt, wie auch in Geckeler
(1998) angenommen, der Fehler bei etwa 20%–50%. Die Ergebnisse sind
in Tab. 9.1 wiedergegeben.

9.4.2 Röntgendips

Die Bestimmung von Dips in den Röntgenlichtkurven von RXTE PCA
und XMM MOS1/2 erwiesen sich als schwierig. Dies liegt daran, dass
in den Lichtkurven von RXTE der Signalabstand so gering war, dass
Dips nicht zuverlässig ermittelt werden konnten. Über die Kenntnis der
Positionen von optischen Dips, kann wenigstens näherungsweise eine
Dip-Zeit im Röntgenbereich bestimmt werden; der subjektive Einfluss
bei der Punktauswahl ist beträchtlich. Da die Bisektormethode in die-
sem Fall problematisch ist (es ist immer möglich, in einem Rauschen
einen Satz von Punkten zu finden, deren Halbierende einen Bisektor
definiert), wurde nur die Flankenfit–Methode benutzt (Tab. 9.2).

Hier bietet es sich an, ohne Dipvermessung direkt eine Perioden-
analyse entweder über ein Lomb-Scarge-Periodogramm, oder über die
Methode des Epoch-Faltens die Periodenbestimmung vorzunehmen. Es
zeigt sich bei der Verwendung des Epoch-Faltens für RXTE-Daten ein
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Tabelle 9.3: Dip-Periode Pdip, Ephemeride E0 für Zyklus 0, In/Egress-
Dauer ∆in/∆out und Totalitätsdauer ∆tot der Dips.

Pdip E0 ∆in ∆tot ∆out

(d) (BMJD −50 000) (sec) (sec) (sec)
Optische Daten

0.1402356(3) −921.56619(2) 500± 60 131± 1 434± 49
Optische Daten mit Geckeler (1998)
0.14023489(1) −921.55066(2)
Optische Daten mit denen aus:
Watson et al. (1995); Patterson et al. (1995); Geckeler (1998)
0.1402347583(4) −921.54788(4)

XMM+RXTE
0.1402350(1) −921.55(2) 760± 390

schwacher, nicht streng signifikanter Spitzenwert, dem eine Röntgen-
periode von 0.140268 d (12119.2 sec) entspricht. Die XMM-Daten sind
für eine derartige Analyse zu kurz, vgl. Ergebnisse von Singh & Ra-
na (2003). Durch die Kenntnis der Dipperioden und der zugehörigen
Zyklusnummern, die sich über eine a posteriori bekannte Dipperiode
(Watson et al., 1995; Patterson et al., 1995; Geckeler, 1998) und dem
oben angegebenen Zeitpunkt für Zyklus 0 ermitteln lässt, kann direkt die
Dip-Periode bestimmt werden. Durch Hinzunahme der bereits veröffent-
lichten Dip-Perioden, die entweder mit der Bisektor-Methode bestimmt
wurden (Geckeler, 1998), oder das Symmetriezentrum der Dips beschrei-
ben (Watson et al., 1995; Patterson et al., 1995), kann die Genauigkeit
erheblich verbessert werden. Die Periode ist für optische und Röntgenda-
ten in Tab. 9.3 aufgeführt. Neben der Periode Porb und der zugehörigen
Ephemeride E0 wurde versucht, für die neu gewonnenen Daten einen
zusammenfassenden Wert für die Ingress/Egressdauer ∆in/∆out und
die Totalitätsdauer abzuschätzen. Wegen der verschiedenen Definitio-
nen von Ingress/Egressdauer konnten allerdings keine bereits veröffent-
lichten Werte hinzugenommen werden. Aus der Ingress/Egress-Dauer
kann man bei bekanntem Primärstern die Größe der Akkretionsregion
bestimmen. Wegen der großen Fehler dieser Werte wurde allerdings in
dieser Arbeit darauf verzichtet. Ein quadratisches Fitmodell schließt
für alle verfügbaren optischen Daten eine Periodenänderung Ṗdip >
1.7× 10−10 sec/sec aus.
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9.5 Vermessung von Trögen

Die Bestimmung der Trogzeiten verläuft analog der Vermessung der
Dips. Es kommt hier die für Dips nicht vorhandene Schwierigkeit hinzu,
dass ein Trog zunächst als solcher erkannt werden muss. Eine Extrapo-
lation aus der Trogperiode ist weitaus weniger genau als für die Dips
möglich, und es muss eine säkulare Änderung berücksichtigen werden.
Zudem sind die Trog-Muster weniger markant als die Dips, die sich durch
ihre scharfen Einschnitte in der Lichtkurve leicht erkennen lassen.

Es wurde folgendes Vorgehen gewählt, um die Tröge in den optischen
Lichtkurven zuordnen und vermessen zu können:

• Die CAHA-Beobachtung kann zunächst als Referenz benutzt wer-
den, da diese Beobachtung lang und qualitativ gut ist. Es zeigt sich
(Abb. 9.4), dass während einer Dipperiode zwei trogartige Muster
auftreten. Als Referenz wurde der tiefer ausgeschnittene Trog ver-
wendet. Da dieser Trog fast genau mit dem Dip zusammenfällt,
entspricht die Beobachtung der Beatphase φbeat ≈ 0.

• Aus der CAHA-Beobachtung kann sowohl über eine Periodensu-
che durch Epoch-Falten wie auch Trogvermessung eine vorläufige
Trogperiode von ≈ 12130 sec bestimmt werden. Diese Periode ist
deutlich kürzer als die in früheren Beobachtungen ermittelte Trog-
periode von ≈ 12150.39 sec (Geckeler & Staubert, 1997). Wird die
CAHA-Beobachtung mit der gefundenen Periode gefaltet, ergibt
sich ein mittleres Trog-Profil, welches als Referenz für die anderen
Beobachtungen benutzt werden kann.

• Über das beschriebene Template-Fitten des CAHA-Profils kann
für alle Beobachtungen die wahrscheinlichste Position der Tröge
ermittelt werden.

• Sind die Tröge in den Lichtkurven einmal identifiziert, können sie
mit der Bisektor-Methode gut vermessen werden, die etwas robu-
ster als die Template-Fit-Methode ist, da nur lokale Strukturen
berücksichtigt werden.

• Den Trogzeiten müssen Zyklusnummern zugeordnet werden. Die-
ser Schritt ist nicht notwendigerweise eindeutig durchführbar, da
die zu ermittelnde Trogperiode die Zuordnung beeinflusst. Die-
ser Schritt kann nur iterativ, von einer zuverlässigen Beobach-
tung ausgehend und zu anderen Beobachtungen extrapolierend
bewältigt werden.
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Die gemäß diesem Vorgehen ermittelten Trogzeiten sind in Tab. 9.4
aufgeführt. Schwierigkeiten ergaben sich für die MSSO (2)-Beobachtung,
bei der an der erwarteten Stelle keine Tröge sichtbar waren, bzw. die
korrekte Zuordnung des während einer Periode auftretenden doppelten
Minima nicht immer gewährleistet werden konnte.

Tabelle 9.4: Trog-Zeiten, die über die Bisektormethode gewonnen wur-
den. Zusätzlich ist die Totalitätsdauer ∆tot und die Ingress/Egressdauer
∆in/∆out abgeschätzt, sofern diese Werte zuverlässig bestimmbar wa-
ren. Die Zyklusnummern N entsprechen einer Zuordnung, die sich aus
den Trogephemeriden dieser Arbeit ergeben (Tab. 9.6).

Zykl. N Trogzeit ∆tot ∆in ∆out

(BMJD −50 000) (sec) (sec) (sec)
MSSO (1), V-Band

16896 2013.74(1) -
MSSO (1), R-Band

16903 2014.73(1) 540±35 - -
16910 2015.71(2) 507±35 - -

HOBART
16981 2025.6856(5) 1178±43 1452 397.0

CAHA
17566 2107.9365(3) 1073±27 495 1027
17567 2108.0775(4) 781±36 685 700
17573 2108.9204(4) 536±35 807 1519
17574 2109.0601(6) 530±54 471 1421
17580 2109.9035(2) 621±20 1430 925
17581 2110.0447(2) 860±16 474 270
17587 2110.8859(3) 726±25 775 830
17588 2111.0254(4) 571±35 584 410
17595 2112.0095(4) 617±42 464 587
17609 2113.9743(2) 987±21 722 322
17616 2114.9568(4) 1003±38 110 362
17617 2115.0955(2) 920±14 442 378
17623 2115.938(2) 1037±167 273 459
17630 2116.9211(2) 986±16 146 452
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— Fortsetzung Tab. 9.4 der Trogzeiten —
Zykl. N Trogzeit ∆tot ∆in ∆out

AIT
17822 2143.934(1) 622±110 310 598
17829 2144.92(1) 691±975 110 971
17836 2145.901(3) 409±221 50 808
17843 2146.886(2) 825±145 129 457
17850 2147.874(1) 986±122 138 260
17864 2149.834(3) 807±242 148 177

MSSO (2)
18139 2188.5124(2) 775±17 -
18146 2189.4945(5) 633±45 -
18160 2191.4669(2) 510±19 -

XMM OM
18157 2191.052(1) 241±90 346 210
18158 2191.1926(7) 808±57 211 224

XMM MOS1/2
18158 2191.0527(6) 614±50 527 1268
18159 2191.1953(6) 794±46 507 645

Da für die Zuordnung der Zyklusnummern a priori eine Trogperiode
bekannt sein muss, diese aber erst a posteriori ermittelt wird, wurde for-
mal für die Referenz der Zyklusnummern die aktuellsten Trogepheme-
riden aus Staubert et al. (2003) entnommen. Eine Trogzeit ist demnach
für eine Zyklusnummer N folgendermaßen definiert:

Ttrough(N) = E0 +N Ptrough +
1
2
PtroughṖtroughN

2 (9.4)

Die für eine erste Approximation verwendeten Ephemeriden sind (Stau-
bert et al., 2003):

E0 49638.32497(93) (BJD −2 400 000)
Ptrough 0.14062845(26) (d)
Ṗtrough 1.013(98)× 10−8 (sec/sec)

Für die Bestimmung der Zyklusnummern genügt es, für die gefundenen
Zeiten Gl. (9.4) nach N aufzulösen und gegebenenfalls zu runden, um
ganzzahlige Trognummern zu erhalten.

Da sich die Zykluszuordnung bei verschiedenen Perioden ändern
kann, liefert ein lineares oder quadratisches Modell möglicherweise falsche
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Ergebnisse, wenn die Zuordnung im voraus festgelegt wird. Daher wur-
de in dieser Arbeit für eine Trogperiode Ptrough und Zyklusnullpunkt
E0 statt einer getrennten Zyklenbestimmung die erwartete Trogzeit
Ttrough,calc direkt aus den beobachteten Trogzeiten ermittelt.

Vernachlässigt man eine Änderung der Trogperiode (quadratischer
Term), was für den kurzen Beobachtungszeitraum gerechtfertigt ist, so
ergibt sich:

Ttrough,calc = Ptrough round
(
Ttrough,obs − E0

Ptrough

)
+ E0 (9.5)

Wenn hingegen die Änderung der Trogperiode Ṗtrough berücksichtigt
werden soll, so muss Gl. (9.4) explizit nach der Zyklusnummer N auf-
gelöst und geeignet gerundet werden.

0.1402 0.1403 0.1404 0.1405 0.1406 0.1407
Ptrough [d]
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Abbildung 9.6: χ2-Werte für verschiedene Trogperioden, die sich als
Best-Fit eines linearen Modells an die Trogzeiten ergeben.

Damit ist es möglich, direkt einen Fit der Trogperiode vorzunehmen.
Da diese Funktion wegen der round()-Funktion unstetig ist, kann die
Minimumsuche mit einem Gradientenverfahren versagen. Es ist daher
geeigneter, den Parameterraum von Ptrough und E0 direkt abzutasten
und schrittweise die optimale Lösung zu finden. Da bei gleichverteilten
Zeitpunkten die χ2-Funktion unabhängig von E0 ist (es findet nur eine
Verschiebung der Residuen in der Abszisse statt), genügt es zunächst,
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Tabelle 9.5: Zwischenergebnisse der Trogperiodenbestimmung. Neben
der gefundenen Trogperiode Ptrough und dem zugehörigen χ2

red-Wert ist
der Ephemeridennullpunkt E0 und das verwendete Modell aufgeführt.

Ptrough Ptrough E0 χ2
red Modell

[d] [sec] [BMJD-50000]
0.140382(1) 12129.01(9) -1.310(7) 300.4 Linear
0.140616(1) 12149.22(9) -1.459(7) 273.5 Linear
0.140374(1) 12128.29(9) -1.175(9) 19.3 Linear+Sinusa

0.140605(3) 12148.27(3) -1.276(4) 37.5 Linear+Sinus

aDie AIT-Daten wurden um eine halbe Periode verschoben.

nur den Parameter Ptrough zu variieren. Der zu untersuchende Bereich
ist durch zwei Betrachtungen eingeschränkt:

1. Die Trogperiode kann nicht kleiner als die Dipperiode von etwa
12116 sec sein.

2. Die Trogperiode kann nicht viel größer als die früher beobachte-
te Trogperiode von 12150 sec sein, da dies einem unwahrscheinli-
chen Ausbrechen aus der allgemeinen Synchronisierungsentwick-
lung entspräche.

Die χ2-Werte für verschiedene Trogperioden sind in Abb. 9.6 aufge-
tragen. Die zwei Minima, die für eine Trogperiode in Frage kommen,
sind im oberen Teil von Tab. 9.5 aufgeführt. Die Modellierung weist
in beiden Fällen unakzeptable Abweichungen von bis zu ≈ 3500 sec auf,
die nicht auf systematische Fehler zurückgeführt werden können. Von
Geckeler (1998) wurde gezeigt, dass die Trogzeiten mit der Beatpha-
se infolge verschiedener Positionen der Akkretionsregion um ≈ 1000 sec
variieren können.

Tatsächlich kann das Residuum durch eine mit der jeweiligen Beat-
periode beschriebene Sinusfunktion in beiden Fällen gut approximiert
werden (Tab. 9.5, unterer Teil), was sich in einer besseren Fitstatistik
in Form eines kleineren χ2

red niederschlägt. Für die erste Periode muss
angenommen werden, dass für die AIT-Daten eine Verschiebung von
Ptrough/2 stattgefunden hat bzw. die falschen Strukturen als Tröge ver-
messen wurden3.

3Diese Verschiebung ist keineswegs willkürlich, da, wie beschrieben in den Licht-
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Abbildung 9.7: Residuen für verschiedene Trogperioden: 12128.2 sec
(oben) und 12148.3 sec (unten) aus Tab. 9.5. Zusätzlich ist eine Sinus-
funktion (durchgezogen) mit der jeweiligen Beatperiode dargestellt. Ei-
ne Periodenänderung wurde hier nicht berücksichtigt.

In Abb. 9.7 sind die Residuen der beiden Perioden mit der jeweiligen
Sinusfunktion dargestellt. Im ersten Fall (Ptrough = 0.140374 d) können
alle Residuen ohne große Abweichung durch die schwache Sinusfunk-
tion beschrieben werden, im zweiten Fall (Ptrough = 0.140605 d) gibt
es neben hervorragend passenden Beobachtungssätzen gravierende Ab-
weichungen. Diese Abweichungen können durch ein verfeinertes Modell
der Systemgeometrie verbessert werden (dies war in Geckeler, 1998 der
Ausgangspunkt für die Untersuchungen der Systemparameter).

Nimmt man allerdings die stark abweichende AIT-Beobachtung her-
aus (die bei ≈ BMJD = 52150 liegt), ergibt sich für beide Trogperioden
eine fast identische Fitstatistik (χ2

red = 19.3 für Ptrough = 0.140374 d
und χ2

red = 19.47 für Ptrough = 0.140605 d). Eine Untersuchung der
Dipzeiten in der AIT-Beobachtung schließt allerdings einen möglichen
Beobachtungsfehler aus.

kurven fast immer zwei trogartige Strukturen in einer Trogperiode sichtbar sind.
Diese systematische Schwierigkeit hat gerade im Falle der AIT-Daten große Schwie-
rigkeiten der Zuordnung bereitet, so dass eine falsche Trogzeitbestimmung nicht
ausgeschlossen werden kann.
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Die zweite Trogperiode von 0.1406 d= 12149.3 sec entspricht sehr ge-
nau der Trogperiode, die sich aus früheren Beobachtung extrapolieren
lässt (gemäß den Ephemeriden von Staubert et al., 2003 wird eine Peri-
ode von ≈ 0.140613 d = 12148.9 sec erwartet). Daher wird diese Periode
trotz der schlechteren Residuen als die korrekte Periode angenommen.
Um diese Vermutung zu bestätigen, wurde im Herbst 2003 erneut mit
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Abbildung 9.8: Untersuchung der Trogperiode mit Epoch-Folding. Das
Maximum liegt bei einer Periode von ≈ 0.1406 d.

dem AIT-Teleskop eine Beobachtungsserie von RX J1940.1−1025 vorge-
nommen. Auch hier waren die Dips deutlich sichtbar; die Tröge hingegen
mehrdeutig und unsicher. Eine Periodenanalyse mit Epoch-Falten zeigt
hingegen eindeutig (nachdem die Dips ausgeschnitten worden sind) eine
Periode von ≈ 0.1406 d (Abb. 9.8). Damit muss die zweite Trogperi-
ode von 0.140605 d aus Tab. 9.5 für die korrekte Trogperiode angesehen
werden, wenn nicht eine unwahrscheinliche Beschleunigung und Ver-
langsamung der Trogperiode akzeptiert wird.

Die Trogperiode kann erheblich genauer bestimmt werden, wenn für
die neuen Trogzeiten ein phasenkohärenter Anschluss an früher gemesse-
ne Trogzeiten (Geckeler, 1998) möglich ist. Aus dem Abstand zwischen
der hier vorgestellten und der letzten Beobachtungskampagne ergibt sich
ein Zeitraum von Tgap = 1374.68 d, der Ngap = Tgap/Ptrough = 9777
Zyklen entspricht. Die Anschlussbedingung fordert, dass die Perioden-
bestimmung genauer als Ptrough/Ngap = P 2

trough/Tgap = 1.44 × 10−5 d
sein muss. Dies ist gemäß den Ergebnissen in Tab. 9.5 erfüllt, so dass
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Tabelle 9.6: Ephemeriden der Trogperiode. Neben der Trogperiode
Ptrough für den Ephemeridennullpunkt E0 ist die Periodenänderung
Ṗtrough aufgeführt.

Ptrough [d] Ṗtrough [s/s] E0 [BMJD] Quelle
0.14062688(90) 5.5(2.8)× 10−9 49637.828469(98) Staubert et al. (2003)
0.14062665(94) 6.6(0.7)× 10−9 49637.8281(26) Diese Arbeit
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Abbildung 9.9: χ2-Werte für verschiedene Trogperioden Ptrough, die sich
als Best-Fit eines quadratischen Modells an die in dieser Arbeit und
von Geckeler (1998) bestimmten Trogzeiten ergeben. Das Fitmodell be-
stimmt aus den gemessenen Trogzeiten die erwarteten Trogzeiten und
ist wegen der dabei vorgenommenen Rundungsprozedur unstetig, wie
im dargestellten Bild deutlich zu erkennen ist. Der beste Fitwert ist
gestrichelt dargestellt.

der Versuch eines Anschlusses nicht von vornherein verworfen werden
muss. Mit der Periodenänderung Ṗtrough gibt es einen weiteren freien
Parameter, der in obiger Analyse vernachlässigt wurde und der bei ei-
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nem Anschluss berücksichtigt werden muss. Es zeigte sich, dass auch mit
diesem zusätzlichen Freiheitsgrad das beschriebene Vorgehen, aus einer
gemessenen Trogzeit direkt die für eine bestimmte Ephemeride erwar-
tete Trogzeit zu bestimmen, eine eindeutige und stabile Lösung für die
Ephemeriden liefert. Ein feingranulares Abtasten der χ2-Funktion für
verschiedene Trogperioden bestätigte dies (vgl. Abb. 9.9). Das Ergebnis
ist in Tab. 9.6 aufgeführt.

Allerdings ist es nicht gelungen, in den Residuen der gemeinsam
gefitteten Daten eine Variation zu erkennen. Schon das bereits beschrie-
bene Ergebnis eines Fits der neuen Daten legt nahe, dass diese nur un-
genügend durch eine Sinusfunktion der Beatphase beschrieben werden
können.

Die Konfidenzabschätzung der Trogephemeriden wurde konserva-
tiv aus dem Fitergebnis ermittelt. Es zeigt sich, dass die neuen Daten
wegen der stark variierenden Residuen die Kenntnis der Trogperiode
Ptrough und des Ephemeridennullpunktes E0 nicht wesentlich verbessern
können; allerdings ist es möglich, die Periodenänderung Ṗtrough genau-
er zu bestimmen, so dass sich eine Synchronisationszeit von τsync =
(Ptrough − Pdip)/Ṗtrough = 166(17) a ergibt.

Dieser Wert passt gut zu dem bereits von Geckeler (1998) und Stau-
bert et al. (2003) ermittelten Größen. In diesen Veröffentlichungen wur-
de zusätzlich versucht, eine Abschätzung durchzuführen, die eine solch
kurze Synchronisationszeitskala begründen soll. Da sowohl die magneti-
sche Wechselwirkung und der Drehimpulsübertrag in die gleiche Rich-
tung wirken, ist diese zumindest plausibel. Benutzt man die Gl. (8) und
Gl. (10) aus Warner & Wickramasinghe (1991), so ergibt sich gemäß
Geckeler (1998) und Staubert et al. (2003) eine Masse des Primärsterns
von Mwd = 0.6M� und einen Radius von Rwd = 109 cm für die magneti-
sche Wechselwirkung der Dipolmomente µwd, µsec von Primär/Sekundär-
stern und die Spin/Bahnperiode Pspin, Porb:

τ sync
mag = 4.06× 103

(
d

Pspin

)(
Porb

4 h

)2(1068 ×G2 cm6

µwdµsec

)
a (9.6)

Durch die Akkretion wird eine typische Synchronisationszeitskala bei
einer Massenakkretionsrate Ṁ folgendermaßen beschrieben:

τ sync
acc = 1.1× 104

(
d

Pspin

)(
Porb

4 h

)1/3(1017 g sec−1

Ṁ

)
a (9.7)

Gemäß Geckeler (1998) und Staubert et al. (2003) ergibt sich für
typische Dipolmomente von µwd ≈ 1034 G cm3, µsec ≈ 2 · 1034 G cm3
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und Akkretionsraten von ≈ 2·1016g sec−1 eine Synchronisationszeitskala
von τ sync

mag ≈ 102 y und τ sync
acc ≈ 103 y, was konsistent mit der gemessenen

Synchronisationszeit ist.
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Kapitel 10

Modellierung

Mens agitat molem
Verg. Aen. 6. 727

In der bisherigen Betrachtung des Zeitverhaltens wurden die verschie-
denen periodischen Muster der Dips und der Tröge untersucht. Geckeler
(1998) konnte aus den Abweichungen der Trogzeiten vom allgemeinen
Trend verschiedene Parameter über die Geometrie des Binärsystems
gewinnen. Die Grundlage dafür war die Feststellung, dass diese Abwei-
chungen eine Funktion mit der Beatphase darstellen, die einer Sinus-
kurve ähnelt.

Für die vorliegenden Daten ist dieses Vorgehen ungeeignet, da sich
offenbar keine regelmäßigen sinusförmigen Residuen zeigen. Auf der
anderen Seite besitzen die vorliegenden Daten, die aus mehreren lan-
gen, zusammenhängenden Beobachtungen und einigen kleineren Da-
tensätzen bestehen, ein gutes Potential, um die bisherigen Modelle zu
untersuchen und zu verfeinern. Es bietet sich an, eine Simulation der
Lichtkurven vorzunehmen, die zwar nicht unbedingt alle Feinheiten be-
schreiben kann, aber dennoch eine Modellierung wesentlicher Züge er-
möglicht. Die Probleme liegen hauptsächlich in der Beschreibung des
Abstrahlungsprozesses.

Von Geckeler (1998) und Staubert et al. (2003) wird ein Modell
erläutert, welches die beobachteten Phänomene unter folgenden Annah-
men beschreibt:

1. Das System besteht aus einem Polar, dessen Magnetfeld weitge-
hend Dipolcharakter hat. Der Dipol ist um eine Kolatitude β gegen
die Spinachse geneigt.

105
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2. Die Spinperiode weicht nur geringfügig (≈ 0.3 %) von der Bahnpe-
riode ab, so dass eine vergleichsweise große Beatperiode 1/Pbeat =
1/Porb − 1/Pspin ≈ 50 d beobachtet werden kann.

3. Die beobachteten Dips sind Eklipsen durch den Sekundärstern.
Diese Annahme widerspricht der in Watson et al. (1995) beschrie-
benen Hypothese, dass die Dips mit Verdeckungen der Akkretions-
regionen durch den Akkretionsstrom beschrieben werden können.
Die wesentliche Grundlage von Watson et al. (1995) ist, dass der
Röntgenfluss nicht vollständig absorbiert wird, wie man es für eine
Eklipse durch den Sekundärstern erwarten würde.

4. Die beobachteten Tröge sind entweder Absorptionsprozesse im Ak-
kretionsstrahl oder durch die verschiedenen Blickrichtungen auf
den Auftreffpunkt des akkretierten Materials auf der Oberfläche
des Primärsterns zu beschreiben. Einerseits ist die Abstrahlung
der Akkretionsregion des Auftreffpunktes nicht isotrop (allerdings
mangelt es derzeit dafür noch an ausführlichen Modellen); ande-
rerseits kann die heiße Zone teilweise von dem Primärstern selber
verdeckt werden.

In dem in dieser Arbeit entwickelten Modell wird von letzterer
Hypothese ausgegangen, um ausgehend davon nach eventuell vor-
handenen Absorptionsmustern in der Lichtkurve zu suchen.

5. Je nachdem, an welche Magnetfeldlinien das Akkretionsmateri-
al ankoppelt, wandert der Auftreffpunkt auf der Oberfläche des
Primärsterns und variiert dadurch die Zeitpunkte der Trogereig-
nisse (Cropper, 1989). Dabei kann sich neben der Position des Auf-
treffpunktes auch die Orientierung der Magnetfeldlinien bezüglich
der Oberflächennormalen ändern. Da das Magnetfeld wesentlich
zur nichtisotropen Abstrahlung beiträgt, ändert sich somit auch
die jeweilige Trogzeit.

Aus beiden Effekten ergibt sich die Schwierigkeit, eine exakte Re-
ferenzphase für die Trogzeiten festzulegen, da diese ja von der
Verschiebung des Auftreffpunktes abhängt. Von Cropper (1989)
wird daher eine scheinbare Trogphase, die beobachtet wird, und
eine echte Trogphase, die dem Winkel zum Magnetpol entspricht,
festgelegt.
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10.1 Entwicklung eines Trog-Modells

Es hatte sich in Kap. 9 herausgestellt, dass eine Bestimmung der Sy-
stemparameter aus der Abweichung der Trogzeiten von einer gemittel-
ten periodischen Voraussage, wie sie von Geckeler (1998) erfolgreich zur
Anwendung gebracht werden konnte, für die neuen Daten nicht anwend-
bar ist. Es wurde in den neuen Daten keine sinusförmige Abweichung
gefunden. Daher muss ein Schritt zurück gemacht werden, um zu versu-
chen, aus einer Simulation ein heuristisches Vorgehen zum Verständnis
der beobachteten Phänomene vorzunehmen. Im folgenden soll versucht
werden, das von Geckeler (1998) beschriebene Modell der Trogzeitver-
schiebung umzusetzten. Im Gegensatz zu Geckeler (1998) soll versucht
werden, direkt eine Lichtkurve mit variablen Systemparametern zu syn-
thetisieren, und diese dann mit den beobachteten Daten zu vergleichen.
Dabei sollen die verschiedenen Komponenten des Modells schrittweise
entwickelt werden.

10.1.1 Koordinatensysteme

Von Cropper (1989) sind verschiedene Koordinatensysteme beschrieben,
die von dem Magnetfeld des Primärsterns als Basis ausgehen. Das Ma-
gnetfeld ist um eine Kolatitude β zur Spinachse geneigt und bestimmt
die Position der Akkretionsregion. Diese wird in zwei Schritten in das
Beobachtersystem transformiert. Die dabei benutzte Nomenklatur wur-
de von Trogkurven von Geckeler (1998) für die Modellierung übernom-
men.

Es stellte sich allerdings heraus, dass die Beschreibung der Geo-
metrie in Kugelkoordinaten für RX J1940.1−1025 ungeeignet ist, da
die Rotation des Magnetfeldes im mitgeführten Koordinatensystem die
Verhältnisse schwierig werden lässt. Daher ist es geschickter, nur ein
im Binärsystem mitgeführtes und ein Beobachter-Koordinatensystem
zu verwenden, und in dem mitgeführten System die Rotation des wei-
ßen Zwerges zu beschreiben (Abb. 10.1):

1. Im ungestrichenen rechtshändischen kartesischen Koordinatensy-
stem x = (x, y, z) liegt die Bahnebene in der X-Y -Ebene. Der Ur-
sprung des Systems liegt im Mittelpunkt des Primärsterns, die Z-
Achse hat die Richtung der Spinachse (es wird von keiner Präzes-
sion ausgegangen), die X-Achse zeigt zum Sekundärstern.

2. Im Beobachter-System x′ = (x′, y′, z′) dreht sich die Y = Y ′-
Achse mit einer Rotationsphase gemäß φorb(t) = Ωorb(t− t0) um
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die Z-Achse, wobei Ωorb = 2π/PBahn die Umdrehungsfrequenz der
Bahn ist. Zudem muss die Inklination in Betracht gezogen werden,
die das ganze System in der gedrehten X ′−Z ′-Ebene um den In-
klinationswinkel i kippt. Die in Cropper (1989) beschriebene Dre-
hung zur Ausrichtung der Polarisationsebene ist für die folgende
Betrachtung nicht relevant und wird daher nicht vorgenommen1.

µ

xeq

xt

re

b

xwd
a

Abbildung 10.1: Skizze zur Bestimmung des Akkretionspunktes xwd für
einen Ankopplungspunkt xt bei gegebenem magnetischem Dipolmoment
µ.

10.1.2 Parametrisierung des Magnetfeldes

Unter der Annahme eines magnetischen Dipolmomentes µ im Zentrum
des Primärsterns2 lässt sich das Magnetfeld an einem Punkt x mit einem
Einheitsrichtungsvektor x̂ = x/||x|| folgendermaßen beschreiben:

B(x) =
3 (x̂ · µ) x̂− µ

||x||3
(10.1)

1Bei den vorliegenden Daten wurde keine Polarisationsmessung gemacht.
2Im folgenden wird der Primärstern mit der Signatur wd für white dwarf notiert.
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Wir suchen nun nach einem Zusammenhang zwischen einem magne-
tischen Ankopplungspunkt xt (dem threading point) im mitgeführten
Koordinatensystem, von dem an das Magnetfeld mit einem magneti-
schem Moment µ die Bewegung der akkretierten Masse beherrscht, und
dessen zugehörigen Akkretionspunkt xwd auf der Oberfläche des weißen
Zwerges. Das bedeutet, dass die Punkte xt und xwd durch eine Ma-
gnetfeldlinie verbunden sein müssen. Hat man einmal xwd gefunden, so
genügt es, mit Gl. (10.1) die Richtung des Magnetfeldes zu bestimmen,
die für die Berücksichtigung nichtisotroper Abstrahlung benötigt wird.
Zudem wird xwd vor allem für die Richtung der Abstrahlung benötigt,
die in das Beobachtersystem transformiert wird. Diese Richtung ist bei
einem sphärischen Primärstern mit dem Mittelpunkt als Koordinatenur-
sprung durch den Ortsvektor des Auftreffpunktes gegeben.

Nach Alfvén (1950, S. 4) lässt sich eine Feldlinie im Dipolfeld durch

r = re sin2 θ (10.2)
φ = const.

in Kugelkoordinaten x = (r, φ, θ) parametrisieren3, wobei re den Ab-
stand zum Schnittpunkt xeq der Feldlinie mit der Äquatorialebene be-
schreibt (Abb. 10.1). Demnach verläuft die Feldlinie in einer Ebene,
in der auch der Dipolvektor liegt. Für einen beliebigen Ankopplungs-
punkt xt ist der magnetische Äquatorialradius re über das Skalarpro-
dukt (x̂t, µ̂) = cos θ und den Einheitsrichtungsvektoren x̂ = x/||x|| und
µ̂ = µ/||µ|| durch Einsetzen in Gl. (10.2) folgendermaßen festgelegt:

||xt|| = re(1− (x̂t · µ̂)2) (10.3)

re =
||xt||

1− (x̂t, µ̂)2
(10.4)

Sofern der Ankopplungspunkt nicht mit dem Dipolvektor zusam-
menfällt, kann über ein Orthonormalisierungsverfahren der Vektor zum
Schnittpunkt der Feldlinien mit der magnetischen Äquatorialebene ge-
wonnen werden4:

x̂eq = C

(
xt −

(xt · µ)µ
||µ||2

)
(10.5)

wobei die Normierungskonstante C für ||x̂eq|| = 1 sorgt.
3Anders als in Alfvén (1950) wird der Winkel θ von dem magnetischen Dipolvek-

tor aus gezählt.
4Für beliebige u,v gilt: w := v − (u·v)u

||u||2 dass w ⊥ u wegen (u ·w) = 0.
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Benutzt man das von µ̂ = µ
||µ|| und x̂eq aufgespannte orthonormale

Koordinatensystem, so kann der Auftreffpunkt der Materie xwd relativ
einfach bestimmt werden: Setzt man xwd = a µ̂ + b x̂eq, so gilt gemäß
Gl. (10.3):

||xwd|| =
√
a2 + b2 (10.6)

!= re (1− (x̂wd · µ̂)2) (10.7)

= re

[
1−

(
a√

a2 + b2

)2
]

= re
b2

a2 + b2

(a2 + b2)3/2 = reb
2 = ||xwd||3 (10.8)

Eine weitere Bedingung ist, dass der Ankopplungspunkt auf der Primär-
sternoberfläche ist:

||xwd|| = Rwd (10.9)

Gleichsetzen von Gl. (10.8) und Gl. (10.9) ergibt:

b =

√
R3

wd

re
(10.10)

a = ±Rwd

√
1− Rwd

re
(10.11)

Mit dem doppelten Vorzeichen von a ist angedeutet, dass es wegen der
beiden magnetischen Pole zwei Auftreffpunkte geben kann. Das bedeu-
tet, dass je nach Typ des AM-Her-Systems entweder nur ein Pol akkre-
tiert (a ≥ 0), oder beide gleichzeitig, eventuell wechselnd, akkretieren
(a±|a|). Die orthogonale Komponente b sollte dagegen gemäß Konstruk-
tion immer positiv sein. Die verwendeten Vektoren sind in Abb. 10.1
dargestellt.

Im mitgeführten Koordinatensystem lässt sich das magnetische Mo-
ment über die Kolatitude β und analog zu Geckeler (1998) mit einer
Phase ζ, die der Beatphase entspricht, als Vektor mit Kugelkoordinaten
beschreiben:

µ = µ (cos ζ · sinβ, sin ζ · sinβ, cosβ) (10.12)
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Die Phase ζ ist so gewählt, dass für ζ = 0 das magnetische Moment
in Richtung des Sekundärsterns zeigt. Da bei senkrechter Blickrichtung
auf den Akkretionspunkt des Primärsterns der Fluss abnimmt, sollte
dann der Trog mit einer Eklipse durch den Sekundärstern zusammen-
fallen. Es sind dabei Abweichungen infolge einer ballistischen Bahn der
Akkretionsmaterie nicht berücksichtigt.

Colatitude

Orbital Plane

Stream

Horizontal Stream

Point
Threading

Y
AccretionWhite Dwarf

WD Spin Axis Z

X

β

Magnetic Moment µ

xt

Secondary star

xeq

δ

ζ

Abbildung 10.2: Konfiguration des Magnetfeldes für eine Kolatitude β
und eine Phase ζ sowie einer ballistischen Korrektur δ, die den Ankopp-
lungspunkt xt definiert. Übernommen aus Geckeler (1998).

10.1.3 Der Magnetosphärenradius

Die Bestimmung des Ankopplungspunktes mit einem Abstand vom Pri-
märstern von rt = ||xt|| wirft einige physikalische Probleme auf. Zu-
nächst kann man für sphärische Akkretion einen Magnetosphärenradius
rµ ermitteln, bei dem die Magnetfeldstärke für die akkretierte Materie
so groß wird, dass diese den Magnetfeldlinien folgen muss. Bei der An-
wendung dieses einfachen Modells muss berücksichtigt werden, dass es
einen Zwischenbereich gibt, in dem das Magnetfeld nicht die Bahn der
gesamten Materie bestimmt, diese aber infolge eines erhöhten magneti-
schen Drucks in einzelne Stücke zerreißt (Warner, 1995, S. 314).

Die klassische Definition für den Magnetosphärenradius besagt, dass
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der dynamische und der magnetische Druck gleich sind (Alfvén, 1950;
Mukai, 1988):

ρv2 ∼ B2

8π
(10.13)

Berücksichtigt man, dass nicht voll sphärische Akkretion stattfindet,
sondern nur ein Massestrom der Dicke d akkretiert wird, so ergibt sich
folgender Magnetosphärenradius (Mukai, 1988):

rµ = 6.3× 109 µ
4/11
33 d

4/11
9 M

−1/11
1 Ṁ

−2/11
16 cm (10.14)

wobei µ33 das magnetische Moment in 1033 G cm3, d9 der Radius des
Akkretionsstroms in 109 cm, M1 die Masse des Primärsterns in Sonnen-
massen und Ṁ16 die Massenakkretionsrate in 1016 g s−1 ist.

Wenn noch berücksichtigt wird, dass der Akkretionsstrom die ma-
gnetischen Feldlinien im Ankopplungsbereich verziehen muss, um un-
physikalisch hohe Stromdichten zu vermeiden (Hameury et al., 1986),
so ergibt sich ein etwas genauere Bestimmung des Magnetosphärenra-
dius:

ρv2πd2 ∼ π

(
βrt

3

)
B2

8π
(10.15)

Dabei wird für den dimensionslosen Faktor β ≥ 1 und einem Konver-
sionsfaktor γ < 1 für die Bestimmung der freien Fallgeschwindigkeit
angenommen. Dies ergibt:

rµ = 1× 1010 β4/7γ−2/7µ
4/7
33 M

−1/7
1 Ṁ

−2/7
16 cm (10.16)

Wie Geckeler (1998) darlegt, wird bei dieser Abschätzung des Ma-
gnetosphärenradius nicht berücksichtigt, dass sich der Ankopplungs-
punkt außerhalb des magnetischen Äquators befinden kann und daher
die effektive magnetische Feldstärke gemäß Gl. (10.1) schwächer und
folglich der Magnetosphärenradius kleiner sein muss. Für nichtsynchro-
ne Systeme wie RX J1940.1−1025 spielt dies wegen des sich ändern-
den Ankopplungspunktes eine Rolle. Eine allgemeinere Beschreibung
des Magnetosphärenradius, der dem hier gesuchten magnetischen An-
kopplungspunkt entspricht (d.h. rµ = rt), findet sich in Ferrario et al.
(1989)5:

rt

Rwd
= 13.4

(
1
2
Bp(1 + 3 cos2 θd)1/2

3× 107G

)4/7(
fs

10−3

)2/7

M
−8/21
1 Ṁ

−2/7
16

5Die Definition von θd wurde hier etwas anders verwendet: Bei Ferrario et al.
(1989) entspricht θd der Kolatitude β, in der Annahme, dass sich der magnetische
Ankopplungspunkt in einer Ebene mit dem Spin- und magnetischem Dipolvektor
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Dabei ist Bp die polare magnetische Feldstärke, θd der Winkel zwischen
magnetischem Ankopplungspunkt und dem magnetischen Dipolvektor
und fs der vom Akkretionsstrahl ausgefüllte Raumwinkel.

Der hier relevante Faktor ist die Abhängigkeit des Magnetosphären-
radius von θd, die einen effektiven Magnetosphärenradius rt0 bestimmt,
ab dem der magnetische Druck für den gegebenen Ankopplungspunkt
tatsächlich überwiegt:

rt0 = rt(1 + 3 cos2 θd)2/7 (10.17)
= rt(1 + 3 (x̂t · µ̂)2)2/7 (10.18)

Sofern die Kolatitude β = 0 und sich (wie im folgenden angenommen)
der magnetische Ankopplungspunkt xt in der Bahnebene befindet gilt
also rt0 = rt (Abb. 10.2). Es zeigt sich auch, dass die Abhängigkeit rela-
tiv schwach ist. Im Prinzip bietet diese Abhängigkeit eine Möglichkeit,
die physikalischen Parameter des Systems einzugrenzen.

10.1.4 Bestimmung des Auftreffpunktes xwd

Das Modell der Trogbestimmung besteht darin, für eine gegebene Beat-
phase ζ unter Berücksichtigung von einigen Systemparametern — ins-
besondere der Kolatitude β und dem Magnetosphärenradius rt — den
Auftreffpunkt xwd auf dem Primärstern zu ermitteln, um dann in einem
weiteren Schritt die Abstrahlung, die eine nichtisotrope Charakteristik
besitzen kann, zu simulieren. Die Schritte sind nun:

1. Aus der Kolatitude β und dem Magnetosphärenradius rt wird der
effektive Magnetosphärenradius rt0 bestimmt.

2. Für eine gegebene Phase ζ kann die Richtung des magnetischen
Momentes µ aus Gl. (10.12) ermittelt werden.

3. Der magnetische Ankopplungspunkt xt kann über den effektiven
Magnetosphärenradius rt0 und einem ballistischen Korrekturwin-
kel δ bestimmt werden:

xt = rt0(cos δ, sin δ, 0) (10.19)

befindet. Hier ist θd der Winkel zwischen magnetischem Dipolvektor µ und magne-
tischem Ankopplungspunkt, der für eine Kolatitude von β = 0 gerade θd = π/2
entspricht. Daher muss der Sinus durch einen Kosinus ersetzt werden, wie es auch
von Geckeler (1998) angedeutet wird.
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Der ballistische Korrekturwinkel δ im mitgeführten Koordinaten-
system soll berücksichtigen, dass der magnetische Ankopplungs-
punkt nicht direkt auf der Verbindung zwischen Sekundärstern
und Primärstern liegt, sondern die akkretierte Materie in freiem
Fall einem ballistischen Bogen folgt, bis der magnetische Druck
überwiegt.

4. Gemäß Gl. (10.5) kann aus dem effektiven Ankopplungsvektor xt

ein magnetischer Äquatorialeinheitsvektor bestimmt werden. Da-
bei gewinnt man aus Gl. (10.3) den magnetischen Äquatorialradius
re.

5. Über Gl. (10.11) und Gl. (10.10) lassen sich direkt die Komponen-
ten a und b im magnetischen Basissystem (µ̂, x̂eq) bestimmen, so
dass der Auftreffpunkt xwd = a µ̂+ b x̂eq bekannt ist.

6. Mit der Kenntnis des Akkretionspunktes kann unter Annahme
eines kugelförmigen Primärsterns der Normalenvektor gleich dem
Ortsvektor dieses Akkretionspunktes gesetzt werden, sofern dessen
Ursprung im Zentrum des Primärsterns liegt.

7. Aus Gl. (10.1) kann durch Einsetzen die Richtung des B-Feldes
am Akkretionspunkt ermittelt werden. Es muss jedoch berück-
sichtigt werden, dass für den zweiten Akkretionspunkt, der durch
die negative Lösung in Gl. 10.11 angegegeben wird, der Vektor
umgedreht werden muss.

10.1.5 Variation der Akkretionspunkte

Mit den bisher angestellten Betrachtungen lässt sich für eine gegebene
Kolatitude β und einer Beatphase ζ, die das magnetische Moment µ im
mitgeführten Koordinatensystem beschreibt, die Position des Akkreti-
onspunktes bestimmen. In Abb. 10.3 ist die Bewegung dieses Akkreti-
onspunktes für verschiedene Kolatituden β dargestellt, wobei die Phase
ζ einen vollen Zyklus durchfährt. Es zeigt sich, dass für kleine Kola-
tituden die Akkretionspunkte beider Pole sich in getrennten Bereichen
bewegen, während für größere Kolatituden beide Auftreffpunkte in kon-
zentrischen Ringen nahezu gleiche Trajektorien, aber mit einer Phasen-
verschiebung von 180◦ durchfahren. Diese Ergebnisse sind in ähnlicher
Weise in Geckeler (1998) dargestellt.
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Abbildung 10.3: Bewegung der Akkretionspunkte für verschiedene Ko-
latituden β = 10◦, 25◦, 40◦, 55◦, 70◦, 85◦ und einem Magnetosphären-
radius von 10Rwd. Anders als in (Geckeler, 1998, S. 83) befindet sich
das Koordinatensystem x = (x, y, z) im Doppelsternsystem und rotiert
daher mit der Bahnperiode. Der magnetische Ankopplungspunkt befin-
det sich auf der negativen X-Achse. Neben den Akkretionspunkten ist
die Bewegung des Magnetpoles dargestellt.
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10.1.6 Umrechnung in Beobachterkoordinaten

Damit sind die für das Modell relevanten Vektoren im mitgeführten Sys-
tem bestimmt. Für eine Umrechnung in das Beobachter-System müssen
noch zwei Transformationen vorgenommen werden:

1. Das System muss um die Z-Achse um einen Winkel φ gedreht wer-
den, der die Bahndrehung des Systems bestimmt. Diese Drehung
hängt von der Zeit t bezüglich eines Nullpunktes t0 und von der
Bahnperiode Porb ab:

φ(t) = 2π
t− t0
Porb

(10.20)

Dabei ist φ(t) so gewählt, dass für t = t0 der Sekundärstern vor
dem Primärstern steht, was im vorliegenden Modell einer Eklipse
entspricht. Die Transformation kann über eine Rotationsmatrix
Mz(φ) vorgenommen werden:

Mz(φ) =

 cosφ sinφ 0
− sinφ cosφ 0

0 0 1

 (10.21)

2. Das System muss um einen Inklinationswinkel i gekippt werden.
Dies kann mit folgender Rotationsmatrix My(i) dargestellt wer-
den:

My(i) =

 cos i 0 − sin i
0 1 0

sin i 0 cos i

 (10.22)

Damit gilt dann für die Transformation eines beliebigen Vektors aus
dem mitbewegten System in das Beobachtersystem:

x′ = My(i)
[
Mz(φ(t)) x

]
(10.23)

Die in das Beobachtersystem transformierten Normalen- und Ma-
gnetfeldvektoren variieren also zeitlich. Das Modell geht davon aus, dass
die veränderte Blickrichtung der Effekt ist, der wegen einer nichtisotro-
pen Abstrahlung zu der beobachteten Helligkeitsvariation des Systems
führt.



10.1. ENTWICKLUNG EINES TROG-MODELLS 117

10.1.7 Nichtisotrope Abstrahlung

Neben der Bestimmung der Akkretionsregion auf dem Primärobjekt
spielt die Abstrahlungscharakteristik, die den in verschiedene Richtun-
gen abgestrahlten Fluss angibt, eine wesentliche Rolle. Da hierbei ver-
schiedene physikalische Prozesse mitwirken, kann diese Charakteristik
unterschiedlich aussehen. Es zeigt sich zunächst, dass bei kleinen Va-
riationen der Abstrahlungscharakteristik sich völlig andere Lichtkurven
ergeben können (Abb. 10.4), so dass das Modell sehr sensitiv auf klei-
ne Änderungen der Abstrahlungscharakteristik reagiert. Das bedeutet,
dass zwar bei kleinen Ungenauigkeiten in der Modellierung der Abstrah-
lungscharakteristik gravierende systematische Abweichungen entstehen
können, andererseits aber die relevanten Parameter (z.B. die Magnet-
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Abbildung 10.4: Beispiel für die Abhängigkeit der Form einer Licht-
kurve (oben) von der Abstrahlungscharakteristik (unten, Intensität als
Funktion von cos γ).
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feldstärke der Zyklotronstrahlung) sehr genau bestimmbar sind.
Wie schon in Kap. 5 dargelegt sind die wesentlichen Abstrahlungs-

mechanismen (vgl. Warner, 1995; Cropper, 1990) folgende:

• Bremsstrahlung: Wenn die Materie auf die Primärsternober-
fläche trifft, bildet sich in einer gewissen Höhe eine Schockfront
aus. Unterhalb dieser Front kann Bremsstrahlung abgestrahlt wer-
den. Diese ist zwar isotrop, kann aber von einer optisch dicken
Schockfront z.T. absorbiert werden.

• Zyklotronstrahlung: Zugleich können die Elektronen und Ionen
des Plasmas, je nach Stärke des Magnetfeldes, Zyklotronstrahlung
abgeben. Diese ist stark richtungsabhängig und wird vor allem
senkrecht zum Magnetfeld und damit seitlich abgestrahlt. Je nach
Energie der Elektronen, der Stärke des Magnetfeldes und der opti-
schen Tiefe wird Zyklotronstrahlung im Wesentlichen in verschie-
denen optischen Bereichen abgestrahlt.

• Schwarzkörperstrahlung: Sowohl in der Akkretionssäule als
auch von der Sternoberfläche absorbierte Röntgenstrahlung wird
reprozessiert und als Schwarzkörperstrahlung im weichen Rönt-
genbereich und optischen Bereich abgestrahlt. Diese Abstrahlung
ist im Wesentlichen (bis auf die Selbstverdeckung durch den Pri-
märstern) isotrop.

Parametrisierung der Abstrahlungcharakteristik

Für eine Umsetzung dieser verschiedenen Prozesse wurde zunächst ver-
sucht, eine einfache Parametrisierung zu finden, die weite Bereiche der
Abstrahlungscharakteristik abdecken kann. Auch wenn diese nicht alle
physikalischen Details repräsentiert, so lässt sich doch gut das qualitati-
ve Verhalten für verschiedene Vorgänge darstellen. Beispielsweise kann
bei isotroper Abstrahlung nur der Effekt der Selbstverdeckung eine Rol-
le spielen. Dabei verschwindet der Akkretionspunkt für den Beobachter
hinter dem Primärstern. Dies äußert sich in einer konstanten Lichtkurve
mit scharfen Helligkeitseinbrüchen.

Die Abstrahlungscharakteristik wird im folgenden in Abhängigkeit
von dem Winkel γ beschrieben, der die Normale des Primärsterns beim
Auftreffpunkt bzw. die Richtung des Magnetfeldes bezüglich der Beob-
achterrichtung festlegt (siehe Abb. 10.5).

Für höhere Energien ist, sofern der Akkretionsstrom optisch dicht
ist, ein seitlich zum Magnetfeld ausgerichteter Fächerstrahl (fan beam)
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Abbildung 10.5: Skizze des Abstrahlungswinkels γ.

0 20 40 60 80
γ (degree)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

re
la

tiv
e 

F
lu

x

Abbildung 10.6: Abstrahlungscharakteristiken des sin-cos-Modells für
verschiedene Parameter α.

zu erwarten. Dieser hat im Wesentlichen eine Abstrahlungscharakteri-
stik von ∼ sin γ hat. Andererseits hat eine Abstrahlung von der Ober-
fläche eine Abstrahlungscharakteristik von ∼ cos γ, so dass es sich an-
bietet, diese beiden Komponenten mit einer stetigen Parametrisierung
α zu überlagern. Dabei soll für eine Intensität I, die im Winkel γ einen
Strahlungsfluss F abstrahlt, bei einem Parameter α = 0 eine Abstrah-
lung von F ∼ I sin γ erfolgen, während für α = 1 eine Abstrahlung von
F ∼ I cos γ gewährleistet sein soll. Für α = 1/2 soll die Abstrahlung
isotrop erfolgen. Diese Bedingungen werden durch folgende Gleichung
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erfüllt:

F (γ) = I

√
2
(

cos2 γ − 1
2

)(
α− 1

2

)
+

1
2

(10.24)

Zu beachten ist zusätzlich, dass für Winkel γ < 0 keine Abstrahlung
erfolgen soll (dies entspricht der Selbstverdeckung des Akkretionspunk-
tes). Die verschiedenen Charakteristiken sind in Abb. 10.6 dargestellt.

Im optischen Bereich würde man im Wesentlichen eine cos-Verteilung
erwarten, die die Tatsache widerspiegelt, dass die meisten Photonen aus
der Photosphäre des weißen Zwerges stammen und daher der Fluss di-
rekt mit der sichtbaren Fläche korreliert. Es muss jedoch berücksichtigt
werden, dass ein Teil der optischen Strahlung durch den Akkretions-
strom verdeckt wird, und dass die Erzeugung der Photonen durch Se-
kundärprozesse unter der Sternoberfläche stattfinden kann. Es zeigt sich
allerdings, dass die in Gl. (10.24) angegebene Richtungsverteilung die
tatsächlichen Verhältnisse nur ungenügend wiedergibt. Es ergeben sich
insbesondere durch die unvollständige Kenntnis für negative Winkel, die
einer Abstrahlung aus einer gewissen Höhe über der Sternatmosphäre
entsprechen, scharfe Kanten in einer simulierten Lichtkurve, die so nicht
beobachtet werden können.

Weiterhin wurde versucht, die Winkelverteilung durch eine Lorentz-
kurve zu parametrisieren. Durch die Einführung zusätzlicher freien Pa-
rameter (Skalierung, Mittelwert und Breite) konnte allerdings keine
erfolgreiche Durchmusterung des Parameterraumes einer Modellanpas-
sung an die beobachteten Daten durchgeführt werden.

Es war daher erfolgsversprechender, physikalisch modellierte Ab-
strahlungscharakteristika zu verwenden, da sich damit die zu untersu-
chenden Parameter leichter eingrenzen lassen. Die benutzten Kompo-
nenten werden im folgenden aufgeführt.

Bremsstrahlung und Schwarzkörperstrahlung

Von Imamura & Durisen (1983) wurden für den Röntgenbereich die
spektralen Komponenten für ein Schwarzkörperspektrum und Brems-
strahlung berechnet und zusätzlich wurde auch eine Abschätzung für die
Winkelverteilung angegeben (Abb. 10.7). Diese Verteilung bietet eine
gute Möglichkeit, Lichtkurven im Röntgenbereich zu simulieren. Dabei
lässt sich neben der Bestimmung von Schwarzkörper– und Bremsstrahl-
anteil eine grobe Abschätzung über die Größe des Auftreffpunktes fs
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Abbildung 10.7: Winkelabhängigkeit des spektralen Flusses von cos γ.
Dieser wurde auf das Maximum normiert. Es sind verschieden große
Akkretionsregionen (fs = 10−2 und fs = 10−4 4πR2

wd) und einer
Bremsstrahlungs– und Schwarzkörperkomponente wiedergegeben. Ent-
nommen aus: Imamura & Durisen (1983).

ermitteln, die in 4πR2
wd angegeben ist. Es zeigte sich, dass auch im op-

tischen Bereich mit Erfolg die Winkelverteilung der Schwarzkörperkom-
ponente, die im Wesentlichen nur geometrische Effekte berücksichtigt,
benutzt werden kann.

Zyklotronstrahlung

Für die Bestimmung der Zyklotron-Abstrahlung wurden umfangreiche
Rechnungen durchgeführt (Chanmugam & Dulk, 1981; Barrett & Chan-
mugam, 1984; Wickramasinghe & Meggitt, 1985). Für eine Lichtkur-
vensimulation ist die Arbeit von Wickramasinghe & Meggitt (1985)
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am besten geeignet, da in dieser auf einem Gitter von verschiedenen
Zyklotron-Harmonischen (ω/ω0), Abstrahlungswinkeln Θ (in dieser Ar-
beit γ) und optischen Tiefenparametern Λ der Fluss bestimmt wurde.
Dabei ist die Zyklotronfrequenz ω0 = 2πν0 im nichtrelativistischen Fall
mit der Magnetfeldstärke B (in G) durch

ω0 =
eB

mc
(10.25)

bestimmt, während der optische Tiefenparameter Λ von der Pfadlänge
s, der Anzahldichte der Elektronen Ne und der Magnetfeldstärke B
abhängt (Wickramasinghe & Meggitt, 1985):

Λ = 2.01×
( s

105cm

)( Ne
1016cm−3

)(
3× 107G

B

)
(10.26)

Λ kann näherungsweise als optische Tiefe der Zyklotronfrequenz ω0 ge-
deutet werden (Warner, 1995). Es wurden zwei Fälle berücksichtigt.
Erstens der Fall, dass die Zyklotronstrahlung aus einer Region mit
konstanter Temperatur Te kommt, und zweitens der, dass sie von ei-
ner Temperaturschichtung bestimmt wird, die einer Schockfront mit ei-
ner Schocktemperatur Ts entspricht. Von Wickramasinghe & Meggitt
(1985) wurde (anders als in Barrett & Chanmugam, 1984) angenom-
men, dass die Elektronentemperatur mit Te > 10 keV vergleichsweise
hoch ist und dadurch ein Einfluss der Zyklotron-Harmonischen weniger
dominant ausfällt.

In dem in dieser Arbeit entwickelten Modell wurde diese von Wickra-
masinghe & Meggitt (1985) vorgestellte Abstrahlungscharakteristik für
die beiden Fälle (konstante Temperatur/Schockfront) verwendet, wo-
bei die Zyklotronharmonische Ncycl = ω/ω0 als freier Parameter be-
nutzt werden konnte. Die Abstrahlungscharakteristik musste aus dem
zweidimensionalen Gitter durch Delaunay-Triangulation und linearer
Interpolation durchgeführt werden. Durch die Bestimmung der Zyklo-
tronharmonischen Ncycl kann für eine in einer bestimmten Wellenlänge
λobs = 2πc/ωobs beobachteten Lichtkurve aus Gl. (10.25) gemäß

B =
ω0mc

e
=
ωobsmc

eNcycl
=

2πmc2

λobseNcycl
(10.27)

= 1.07× 1011
(nm
λ

)( 1
Ncycl

)
G

näherungsweise die Magnetfeldstärke B bestimmt werden.
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Abbildung 10.8: Winkelabhängigkeit der Intensität von Zyklotronstrah-
lung von cos γ. Die Plots a.), b.) und c.) entsprechen einer Zyklo-
tronstrahlung aus einem Bereich mit konstanter Elektronentempera-
tur von Te = 20 keV und einem optischen Tiefenparameter von Λ =
104, 105, 106; die Elektronendichte betrug Ne = 1016 cm−3. Die Plots
d.) und e.) beschreiben Zyklotronstrahlung aus einer Schockfront mit
Schocktemperaturen von Ts = 10 keV und Ts = 20 keV. Die Kontur-
linien beschreiben eine relative Intensität von 0.05, 0.1, 0.2, 0.3, 0.4, 0.5.
Dunkle Bereiche haben hohe Intensität. Entnommen aus Wickramasin-
ghe & Meggitt (1985) und in cos γ umgerechnet.
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Geometrische Modelle

Neben der ursprünglichen Abstrahlungscharakteristik spielen noch ei-
nige Effekte eine Rolle, die sich aus der Form und Größe der Akkreti-
onsregion ergeben. Während von Lamb & Masters (1979) noch von ei-
ner kreisförmigen Akkretionsregion ausgegangen wurde, stellte sich bei
genaueren Betrachtungen heraus, dass die Akkretionsregion eher bo-
genförmig sein muss (Mukai, 1988). Von Sirk & Howell (1998) wurden
zudem genauere Betrachtungen und Vergleiche mit Beobachtungen im
UV-Bereich von Polaren durchgeführt. Es zeigte sich, dass die Akkreti-
onssäule nicht einfach als Scheibe, sondern eher mit einem ringförmigen
Wall beschrieben werden muss.

In der vorliegenden Arbeit wurde nicht versucht, diese geometrischen
Effekte zu berücksichtigen, so dass sich z.T. deutliche Abweichungen
zwischen Beobachtungsdaten und Modell ergeben können. Es zeigt sich
jedoch, dass sich auch mit einem vereinfachten Modell physikalisch kon-
sistente Größen bestimmen lassen.

10.1.8 Zwei Pole

Die bisherige Analyse des Zeitverhaltens von RX J1940.1−1025 zeigte
eine doppelte Struktur von Trögen. Diese können auf eine Überlage-
rung von Selbstverdeckung des Primärsterns und wechselnde Blickrich-
tung auf den Akkretionspunkt beruhen. Eine andere Möglichkeit besteht
darin, dass die Akkretion auf mehrere Pole stattfindet. Um letztere Kon-
figuration zu testen, soll das Modell in der Lage sein, zwei gegenüberlie-
gende Pole zu simulieren, auf die jeweils mit gewissen Anteilen Materie
akkretiert wird. Im vorliegenden Modell ist dies durch die zwei Lösun-
gen der Vektorkomponente a aus Gl. (10.11) realisiert, indem sowohl für
+a wie auch −a die Flüsse ermittelt und überlagert werden.

Allerdings ist hier nicht berücksichtigt, dass der jeweils nähere Pol
bevorzugt akkretiert. Dies könnte durch eine Komponente geschehen,
die von dem Skalarprodukt x̂t · µ̂ abhängt, und gegebenenfalls ein Um-
klappen des Akkretionsstroms initiiert.

Für die meisten Untersuchungen genügt es allerdings, die Polarität
durch einen Polfaktor p auszudrücken, der den Flussanteil F1,F2 jedes
Pols bestimmt und einen Wertebereich von −1..1 hat:

F =
1
2

[
(p+ 1) F1 − (p− 1) F2

]
(10.28)
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10.1.9 Magnetfeldrichtung versus Normale

Wie von Geckeler (1998) angedeutet, muss die Symmetrieachse der
Richtungsverteilung nicht notwendigerweise die Normale der Primär-
sternoberfläche sein; für Zyklotronstrahlung würde man erwarten, dass
die Abstrahlung sich an den Magnetfeldlinien ausrichtet, während die
Schwarzkörperkomponente eine im Wesentlichen zur Normalen symme-
trische Richtungsverteilung hat.

Da beide Richtungen im Rahmen des oben beschriebenen Modells
ermittelt werden, genügt es für Abstrahlung, einen Parameter η ein-
zuführen, der den Anteil des Magnetfeldes für die Richtungsinformation
darstellt. Das bedeutet, dass für η = 0 die Abstrahlung symmetrisch
zur Normalen der Sternoberfläche ist, während sie sich für η = 1 nur
am Magnetfeld ausrichtet. Es stellte sich allerdings heraus, dass dieser
Parameter durch die vorhandenen Beobachtungen nicht eingrenzbar ist;
er wurde daher auf Null gesetzt.

10.2 Anwendung der Trogsimulation

10.2.1 Vorgehen

Das Modell wurde im Rahmen der interaktiven Fit-Umgebung CAFE in
IDL implementiert und integriert, so dass eine direkte Schnittstelle zur
Parametrisierung wie auch zur Darstellung verwendet werden konnte.
Damit war es möglich, einen direkten Vergleich und eine Anpassung an
die verschiedenen Datensätze vorzunehmen. Zuvor mussten allerdings
die Dips herausgenommen werden, da diese zwar zusätzliche Informati-
on enthalten, aber von dem beschriebenen Modell nicht abgedeckt wer-
den. Da die Dips ein lokales Phänomen in der Lichtkurve sind und die
Ursache der Dips nicht unbedingt eine Eklipse durch die Sekundärkom-
ponente sein muss, ist es sinnvoller, diese getrennt zu behandeln, als
ein kompliziertes Modell mit einer Roche-Geometrie und Strahlverfol-
gungen zu entwickeln, welches unter Umständen nicht dem speziellen
Problem Rechnung tragen kann.

Die Untersuchung beschränkte sich zunächst auf eine Simulation im
Röntgenbereich mit einer Schwarzkörper-Richtungsverteilung, wobei die
simulierte Lichtkurve einem Pulsprofil der XMM-Newton-Beobachtung
angepasst wurde. Es zeigte sich, dass die Röntgenlichtkurve im Rah-
men dieses Modells sehr gut durch eine Bremsstrahlkomponente wie-
dergegeben werden kann. Für reine Schwarzkörperstrahlung wurde kein
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Tabelle 10.1: Untersuchte Parameter mit typischen Startwerten und
Gültigkeitsbereichen.

Parameter Startwert Minimum Maximum
Skalierung 1 0 5

i 83.6 0 90
β 8.6 0 90
rt 1.4 0 50
δ 0 -180 180
ζ 0 0 360
η 0.26 0 1
p 0.2 -1 1

Porb 0.140234 0, 1

brauchbares Ergebnis erzielt.
Alle Modell-Fits wurden mit einem Profil der verschiedenen Beob-

achtungen durchgeführt, welches durch Falten der Lichtkurve mit der
Bahnperiode von 0.140234 d gewonnen wurde. Dies hat den Vorteil, dass
sich statistische Schwankungen der Beobachtung ausmitteln und die
Zahl der Datenpunkte gering bleibt. Die Beatphasenänderung innerhalb
einer Beobachtung wurde dabei als vernachlässigbar angenommen.

10.2.2 Durchmusterung des Parameterraumes

Um in einem größeren Rahmen sicherzustellen, dass die gefundenen
Parametersätze tatsächlich die Daten am besten beschreiben können,
benötigt man neben einer analytischen Optimierung ein Verfahren, wel-
ches in einem globalen Bereich mit einiger Sicherheit das Optimum zu
finden vermag. Neben einer Durchmusterung, bei der ein oder mehre-
re Parameter variiert werden und die möglicherweise besten Fitwerte
aus dem Raster fallen, bieten sich statistische Verfahren an, die iterativ
mehrere zufällig erwürfelte Parametersätze gemäß ihrer Relevanz unter-
suchen.

Einen möglichen Ansatz bieten dabei genetische Algorithmen, die für
eine Population von Parametersätzen iterativ und stochastisch Parame-
ter kombinieren, gemäß ihres χ2-Wertes einen Anpassungsgrad ermitteln
und daraufhin neue Populationen erzeugen bzw. Parametersätze verwer-
fen. Für die hier verwendete Modellierung wurde ein solches Verfahren
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entwickelt, welches sich an dem von Charbonneau (1995) beschriebe-
nen Algorithmus orientiert. Testversuche liefen zufriedenstellend, und
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Abbildung 10.9: Beispiel für das Ergebnis des genetischen Suchalgorith-
mus.

für mehrere hundert Iterationen können auch bei anspruchsvollen Para-
meterräumen korrekte Lösungen ermittelt werden (Abb. 10.9). Für ein
solches Vorgehen ist die Beschränkung aller Parameter auf ein zu unter-
suchendes Intervall notwendig. Typische Startwerte, die im Wesentlichen
die bereits bekannten Abschätzungen aus Tab. 6.1 widerspiegeln, und
die Parameterintervalle sind in Tab. 10.1 aufgeführt.

Es zeigte sich allerdings, dass es gerade bei den optischen Daten teil-
weise sehr scharfe Minima gibt, die mit diesem Ansatz nicht gefunden
werden können. Daher wurden zusätzlich physikalische Annahmen be-
nutzt, mit denen halbautomatisch ein Optimum gefunden werden kann.

Diese Annahmen sind:

• Die Röntgendaten liefern bei gleicher Abdeckung zuverlässigere
und eindeutigere Ergebnisse, da davon ausgegangen werden kann,
dass die Emissionsregion kompakt und die Abstrahlungcharakteri-
stik wenigstens approximativ der von Imamura & Durisen (1983)
beschriebenen Form entspricht. Das bedeutet, dass für vernünfti-
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Abbildung 10.10: Darstellung der Orientierung einer ballistischen Kor-
rektur δ und des Drehsinns von Primärstern und Gesamtsystem.

ge Startwerte zunächst in den Profilen der Röntgendaten gesucht
werden muss.

• Die Inklination ist für alle Beobachtungen dieselbe, und als erster
Ansatz kann der von Geckeler (1998) benutzte Wert von ≈ 73◦

benutzt werden.

• Die Kolatitude β sollte für alle im gleichen spektralen Band lie-
genden Beobachtungen weitgehend dieselbe sein, und sich in einem
Bereich von ≈ 45◦–90◦ befinden.

• Der Magnetosphärenradius rt sollte in einem Bereich von 2-10 Rwd

liegen.

• Der Ankopplungspunkt sollte einen ballistischen Korrekturwinkel
δ enthalten, welcher negativ ist, sofern die Beatphase ζ mit der
Beobachtungszeit abnimmt. Diese Orientierung trägt der Tatsache
Rechnung, dass die Trogperiode, sofern sie mit der Spinperiode as-
soziiert ist, größer als die Bahnperiode der Dips ist und daher die
Drehung des Primärsterns retrograd im mitgeführten Koordina-
tensystem ist. Da die ballistische Korrektur bei positivem Dreh-
sinn der Bahn negativ sein muss (vgl. Flannery, 1975), bedeutet
dies, dass der Drehsinn des Primärsterns ebenfalls negativ sein
muss. In Abb. 10.10 ist dieser Zusammenhang skizziert.
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Tabelle 10.2: Relative Beatphasen, die sich analog der Extrapolation
mit den in Kapitel 9 gefundenen Werten für Dip– bzw. Trogzeit über
Gl. (6.1) ermitteln lassen. In der letzten Spalte wurde als Referenz der
Beatphasenwinkel dem ζ für MOS 1/2 in Tab. 10.3 angepasst.

Beobachtung φbeat(start) φbeat(stop) φbeat(mittel) φbeat(mittel)
+225.6◦

MSSO(1) 228.06 229.03 228.23 454
HOBART 310.16 311.12 310.61 176
CAHA 154.69 217.37 184.32 50
AIT 41.481 89.66 64.19 290
MSSO(2) 353.60 6.12 359.86 225
OM 4.19 6.12 5.16 230
MOS 1/2 4.00 6.00 5.07 230
RXTE(1) 235.79 261.87 246.58 112
RXTE(2) 197.12 216.40 205.75 71
RXTE(3) 4.19 6.12 5.37 231
RXTE(4) 93.16 93.16 93.16 319
RXTE(5) 64.88 74.46 70.22 296

• Der wesentliche freie Parameter ist die Beatphase ζ, die für die
verschiedenen Beobachtungen mit einer Beatperiode von ≈ 50 d
variieren sollte (vgl. Ergebnisse aus Kap. 9). Daher ist es möglich,
für jede Beobachtung eine mittlere relative Beatphase festzulegen,
die die Beatphasen-Beziehung zwischen den verschiedenen Beob-
achtungen festlegt. In Tab. 10.2 sind diese Werte für eine Beat-
Phase, die sich aus den Ephemeriden von Geckeler (1998) ergeben
(Abb. 9.3), für die verschiedenen Beobachtungen aufgelistet.

Weiterhin kann die Aufteilung des Akkretionsstrahls für die ver-
schiedenen Pole variieren, da diese möglicherweise von der Beat-
phase ζ abhängt.

10.3 Ergebnisse

In Tab. 10.3 sind die Parameter der Fitergebnisse wiedergegeben, die
aus den Profilen der verschiedenen Beobachtungen gewonnen wurden.
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Tabelle 10.3: Ergebnisse der Simulation, die an das Profil der verschiede-
nen Einzelbeobachtungen im optischen und Röntgenbereich angepasst
wurden. Nicht aufgeführte Datensätze ergaben unzureichende Fitergeb-
nisse.

β rt i δ ζ p
MOS 1/2 89.5(3) ≈ 9 76.9(2) -61(39) 230.9(7) -0.29(1)

RXTE (1) 85(2) 1.2(1) 84(2) ≈ −110 17(2) -0.72(5)
RXTE (2) 86(1) 4(2) 72(5) ≈ −90 357(1) 0.00(5)
RXTE (3) 65(5) 9(6) 72(5) ≈ −80 62(5) -0.15(8)
RXTE (5) 82(3) 1.7(4) 72(2) ≈ −90 61.5(9) -0.06(4)

OM 82.8(4) 26(2) 73.0(7) -151(22) 235.3(2) -0.035(5)
CAHA 47(13) 5.0(7) 78.5(6) -96(1) 103.1(9) 0.29(3)

MSSO (2) 45.9(6) 3.0(3) 75.7(6) -70.1(8) 119.6(6) 0.24(1)
HOBART 44(12) 4.0(6) 76.2(3) -110.2(7) 81(5) 0.17(19)

AIT 64(2) 1(5) 83(2) 9(2) 185(2) 0.12(3)

SBR(2) SBR(4) SBB(2) SBB(4) χ2/DOF
MOS 1/2 0.64(9) 0.36(9) 0 0 1497/366

RXTE (1) 0.43(4) 0 0.5(5) 0 212/179
RXTE (2) 0 1.0(1) 0 0 272/148
RXTE (3) 1.0(7) 0 0 0 65/95
RXTE (5) 1.0(3) 0 0 0 99/54

OM – – 0.36(4) 0.49(5) 4723/168
CAHA – – 1.000(4) 0 5109/180

MSSO (2) – – 0.78(1) 0.22(2) 4764/180
HOBART – – 0.61(3) 0.35(3) 6126/148

AIT – – 0.85(7) 0.1(1) 795/179

Zunächst wurde das Profil der XMM-Beobachtung im Röntgenbe-
reich, welches mit den MOS-Kameras gewonnen wurde, untersucht. Es
ergab sich — auch mit der globalen Analyse des genetischen Algorith-
mus – eine eindeutige, physikalisch sinnvolle Lösung (Tab. 10.3), wenn
auch der Magnetosphärenradius rt etwas zu klein sein dürfte.

Davon ausgehend kann die zeitgleiche optische Beobachtung des
OM-Instruments als Grundlage für die Modellierung im optischen Be-
reich benutzt werden. Zunächst wurde für OM die Ergebnisse der MOS-
Instrumente mit einer Schwarzkörperkomponente und Zyklotronkompo-
nente als Abstrahlungscharakteristik benutzt. Es wurden verschiedene
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Parametersätze mit fast gleicher Fitstatistik gefunden. Gemäß den Kri-
terien von Kapitel 10.2.2 und im Vergleich mit den MOS-Ergebnissen
wurde den wiedergegebenen Parametersätzen der Vorzug gegeben. Für
die übrigen optischen Beobachtungen wurden wiederum die Ergebnisse
von OM als Ausgangswerte für die Parameter benutzt, wobei die Beat-
phase ζ gemäß den Extrapolationen aus Tab. 10.2 entnommen wurde.

Die in Tab. 10.3 angegebene Kolatitude β ist für alle optischen Be-
obachtungen — bis auf OM — deutlich kleiner als der für die Rönt-
gendaten erhaltene Wert. Dies muss dahingehend interpretiert werden,
dass die optische Abstrahlung eine weit größere Ausdehnung hat bzw.
die Akkretionsregion an einer anderen Stelle sitzt.

Die Bestimmung des Ankopplungsradius rt erwies sich als schwierig,
so dass in einigen Fällen die Fehlerbestimmung nicht möglich war. Dieses
Problem wurde von Geckeler (1998) untersucht und als Korrelation des
Ankopplungsradius rt und der Kolatitude β gemäß eines geometrischen
Zusammenhangs √

rt/rwd · sinβ ≈ const

gedeutet. Wenn allerdings rt/rwd = 1 gefunden wird, weist dies auf eine
Akkretionsregion hin, welche nicht von der Variation des Magnetfeldes
abhängt, sondern einen festen Punkt im mitgeführten Koordinatensy-
stem hat. Dieser hängt dann nur von einer formalen Kolatitude β und
Beatphase ζ ab, die Längen– und Breitengrad der Akkretionsregion im
mitgeführten Koordinatensystem (x) bestimmt.

Die Beatphase ζ weicht zum Teil erheblich von dem in Tab. 10.2 er-
warteten Wert ab. Stellt man die erwarteten Beatphasen aus Tab. 10.3
den aus dem Fit ermittelten Werten gegenüber, so ergibt sich im Rönt-
genbereich:

MOS1/2 RXTE(1) RXTE(2) RXTE(3) RXTE(5)
Erwartet: 5.07 246.58 205.75 5.37 70.22
Beobachtet: 230.9 17 357 62 61
Differenz: 225.8 130 151 57 351

und im optischen Bereich:

OM CAHA MSSO(2) HOBART AIT
Erwartet: 5.16 184.32 359.86 310.61 64.19
Beobachtet: 235 103 119 81 185
Differenz: 230 279 119 130 93

Da die erwarteten Beatphasen gemäß Gl. (6.1) über das Zusammen-



132 KAPITEL 10. MODELLIERUNG

treffen von Dip und Trog definiert sind, sollte sich im Vergleich mit
dem Modell eine Differenz ergeben, die durch die ballistische Korrek-
tur δ ausgedrückt werden kann. In einigen Fällen finden sich in etwa
passende Werte von etwa 100◦, aber zum Teil sind die Abweichungen
unangemessen hoch. Insbesondere sollte für die mit der MOS/OM fast
zeitgleich durchgeführte MSSO(2)-Beobachtung gleiche Beatphasen zu
finden sein. Es ergibt sich eine Diskrepanz von 115◦. Gerade hier zeigt
sich, dass das vorgelegte Dipol-Modell die Verhältnisse im optischen
Bereich nur ungenügend beschreiben kann. Möglicherweise ist in den
Fällen mit großer Diskrepanz ein Polwechsel der Hauptakkretion aufge-
treten, der durch eine symmetrische Transformation von der Beatphase
ζ und der ballistischen Korrektur δ ausgeglichen werden könnte. Zudem
legen die Ergebnisse der XMM-Beobachtung (MOS/OM) nahe, dass für
die Trogbestimmung offenbar das falsche Minimum gewählt wurde, da
einerseits die Beobachtung im Optischen und Röntgenbereich vergleich-
bare, physikalisch konsistente Parameter liefert, andererseits aber eine
Differenz der Beatphase von wenigstens 180◦ notwendig erscheint. Der
Grund dafür dürfte in dem negativen Polfaktor p liegen, welcher den
der Beatphase ζ gegenüberliegenden Pol in der Akkretion und damit
der Helligkeit bevorzugt.

Die Inklination i erweist sich für alle Beobachtungen auch im Rah-
men einer formalen Fehlerbetrachtung als weitgehend konsistent und
ergibt einen Wert, der bei eine Zusammenfassung aller Beobachtun-
gen 76.2(2)◦ beträgt. Dieser Wert passt auch zu den Ergebnissen von
Geckeler (1998), die aus der Dip-Dauer und der Annahme einer Mas-
se des Primärsterns von Mwd = 0.6 M� eine Inklination von ≈ 75◦

bestimmten. Wenn man davon ausgeht, dass die abstrahlenden Akkre-
tionsregionen auf der Primärsternoberfläche im mitgeführten Koordina-
tensystem sich für kleine Zeitskalen nicht ändern, so ist die gute Über-
einstimmung der verschiedenen Beobachtungen plausibel. Denn anders
als für die übrigen Parameter ist für die Inklination nur die Bahnperiode
der bestimmende Parameter; die Abstrahlung des zugrundeliegenden ro-
tierenden Systems kann durch ganz verschiedene Modelle repräsentiert
werden.

Für die Bestimmung der ballistischen Korrektur δ ergeben sich im
Röntgenbereich plausible Werte von −60◦ bis −110◦. Die im optischen
Bereich etwas größeren Werte von −70◦ bis −151◦ (den positiven Wert
der AIT-Beobachtung ausgenommen) passen gut zu der Annahme, dass
die Ankopplung der Materie, welche für die Abstrahlung im optischen
Bereich verantwortlich ist, im Akkretionsstrahl etwas später erfolgt als
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die Abstrahlung der Röntgenstrahlung. Formal zusammengefasst liegt
die ballistische Korrektur im optischen Bereich bei δ = −81.5(6)◦ und
im Röntgenbereich bei δ = −88(13)◦.

Verhältnismäßig gut ließ sich der für eine doppelte Abstrahlung be-
stimmende Parameter Polaritätsfaktor p eingrenzen, der für fast alle
Beobachtungen zwei Abstrahlungsregionen erfordert. Weiter scheinen
die gefundenen Werte dafür zu sprechen, dass im optischen Bereich ein
anderer Pol bevorzugt wird als im Röntgenbereich. Da das System sym-
metrisch ist, d.h. eine Vorzeichenänderung des Polaritätsfaktors p durch
eine Änderung der Beatphase ζ um 180◦ ausgeglichen werden kann, ist
die Bestimmung der Beatphasen ζ mehrdeutig. Dennoch sind die im
optischen Bereich gefundenen Beatphasen sind problematisch, da sie
in allen Fällen starke Abweichungen von einem einfachen Dipolmodell
ergeben.

Für die Beobachtungen im Röntgenbereich wurde gemäß der Diskus-
sion in Kapitel 10.1.7 eine Bremsstrahlkomponente und eine Schwarz-
körperkomponente angesetzt, deren Flussanteile (SBR für Bremsstrah-
lung, SBB für Schwarzkörperstrahlung) auf eine gesamte Abstrahlung
von 1 normiert wurden. Gemäß den Modellen aus Imamura & Duri-
sen (1983) wurden zwei verschieden große Akkretionsregionen mit einer
Fläche von f2 = 102 4πR2

wd und f4 = 104 4πR2
wd verwendet. Ebenso

wurde für die optischen Beobachtungen eine Schwarzkörperkomponente
und eine Zyklotronkomponente, letztere mit einem normierten Flussan-
teil Scycl, benutzt.

Für alle Fits (bis auf RXTE(1), wobei in diesem Fall der Fehler der
Flusskomponente so groß wie die Komponente selber ist) schließen die
Röntgenbeobachtungen eine Schwarzkörperkomponente aus.

Die Größe der Akkretionsregion, die durch die Flächenfaktoren f2

und f4 als Bruchteil der Primärsternoberfläche repräsentiert wird, er-
gibt für die verschiedenen Beobachtungen unterschiedliche Werte. Dies
könnte darauf hindeuten, dass die Größe der Akkretionsregion zeitlich
variabel ist.

Die Zyklotronkomponente bedarf einer gesonderten Betrachtung, da
diese von mehreren Parametern und Modellen abhängt. Für alle Beob-
achtungen wurden daher getrennte Fits mit den in Wickramasinghe &
Meggitt (1985) angegebenen Winkelverteilungen für die Tiefenparame-
ter Λ = 104, 105, 106 für das Modell mit konstanter Elektronentempera-
tur von Te = 20 keV und für das Schockfront-Modell mit einer Schock-
temperatur von Te = 20 keV untersucht (Kap. 10.1.7). Dabei wurde die
Zyklotronharmonische freigegeben. Zu beachten ist, dass sich für diese
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Tabelle 10.4: Ergebnisse des Fits einer Zyklotronkomponente für ein
Modell mit konstanter Elektronentemperatur von Te = 20 keV und
einem Schockfrontmodell mit einem bezüglich der gesamten Abstrah-
lung auf eins normierten Anteil Scycl und einer Zyklotronharmonischen
Ncycl = ω/ω0.

Te = const Schock
Ncycl Scycl χ2

red Ncycl Scycl χ2
red

OM 8.6(2) 0.15(1) 28.1 2.4(7) 0.02(3) 32.5
CAHA – 0 283.8 7(3) 0.003(6) 280.9

MSSO (2) – 0 264.7 8.2(6) 0.02(2) 251.6
HOBART 8.1(8) 0.04(16) 413.9 7.6(7) 0.006(2) 434

AIT 6(3) 0.02(3) 4.443 3(2) 0.005(19) 4.47

im allgemeinen zwei fast gleich gute Anpassungen ergeben können, da
die Form der Abstrahlung annähernd symmetrisch bezüglich der Zyklo-
tronharmonischen ist (vgl. den Konturplot in Abb. 10.8). Es wurde in
diesen Fällen das Ergebnis mit der besseren Anpassung mit kleinerem
χ2-Wert genommen. Die Fitergebnisse für das Modell mit konstanter
Elektronentemperatur Te und das Schockfrontmodell sind in Tab. 10.4
aufgeführt, wobei für den Tiefenparameter Λ bzw. die Schocktempera-
tur Ts die mit dem besten Fitergebnis gewählt wurden. Fasst man die
optischen Beobachtungen zusammen, so ergeben sich für das Schock-
frontmodell bessere χ2

red–Werte. Da für alle Ergebnisse des Schockfront-
modells die Fehler deutlich größer als der Flussbeitrag sind, muss an ei-
nem signifikanten Beitrag der Zyklotronkomponente gezweifelt werden.
Tatsächlich ergibt sich aus einem formalen Vergleich mit einem F-Test,
dass außer für die OM– und MSSO(2)–Beobachtung die Signifikanz, kei-
ne Zyklotronkomponente mit Schockfrontmodell zu benötigen, bei 61%
(CAHA) bis 81% (AIT) liegt. Für OM liegt die Signifikanz bei 4% und
für MSSO(2) bei 3%.

Betrachtet man hingegen das Modell mit konstanter Elektronentem-
peratur, so gibt nur die XMM-OM-Beobachtung einen deutlichen Bei-
trag — sieht man von der Hobart-Beobachtung ab — und hat eine große
Signifikanz sowohl bezüglich des Fehlerabstandes wie auch bei Vergleich
mit einem F-Test, der eine Signifikanz von 5 × 10−5% für eine nicht
notwendige Zyklotronkomponente ergibt. Im Gegensatz zu den anderen
optischen Beobachtungen, die entweder das V-Band oder das R-Band
aufnahmen, wurde die OM-Beobachtung im nahen UV-Bereich bei ei-
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ner Wellenlänge von λ245− 320 nm (UVW1-Filter von OM, vgl. Mason
et al., 2001) durchgeführt. Dies schlägt sich in den Fitergebnissen so-
wohl bezüglich der gefundenen Kolatitude β von 82◦ wie auch einem
deutlich besser angepassten Modell mit einem erheblich kleineren χ2

red-
Wert nieder. Auch enthält die Lichtkurve der OM-Beobachtung viele
Variationen auf kleinen Zeitskalen, die von dem Modell gut wiedergege-
ben werden können (Abb. 10.11). Daher wird eine Zyklotronkomponente
mit einer konstanten Elektronentemperatur und einem Tiefenparameter
von λ = 105 mit einer Zyklotronharmonischen von Ncycl = 8.6± 0.2 als
bestes Fitergebnis angenommen. Benutzt man nun eine mittlere Wel-
lenlänge von λ ≈ 300 nm, so ergibt sich mit Gl. (10.28) eine magnetische
Feldstärke von B = 41.4(8) MG.

Die in Abb. 10.11 dargestellte Modellierung des OM-Instruments
zeigt im Residuum bei Phase φ ≈ 0.13 eine deutliche dipförmige Struk-
tur (die nicht mit dem in dieser Arbeit behandelten Dip, der bei φ =
0.6 liegt und vor der Modellierung ausgeschnitten wurde, verwechselt
werden darf). Wenn die Datenpunkte dieser Struktur entfernt werden,
ändert sich an den übrigen Parametern wenig, aber die Fitstatistik ver-
bessert sich von χ2

red = 28.8 zu χ2
red = 17.5.
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Abbildung 10.11: Fit der Simulation an die XMM-Beobachtung. Oben:
Die gemeinsam gefitteten MOS1– und MOS2-Daten (siehe Text), Unten:
OM.
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Abbildung 10.12: Fit der Simulation an die RXTE-Beobachtungen
RXTE(1) (oben) und RXTE(2) (unten).
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Abbildung 10.13: Fit der Simulation an die RXTE-Beobachtungen
RXTE(3) (oben) und RXTE(5) (unten).



10.3. ERGEBNISSE 139

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5
R

at
e

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

−100

−50

0

50

100

∆χ

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30

R
at

e

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

−125

−75

−25

25

75

∆χ

Abbildung 10.14: Fit der Simulation an die optischen Beobachtungen.
Oben: CAHA, Unten: MSSO(2).
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Abbildung 10.15: Fit der Simulation an die optischen Beobachtungen.
Oben: HOBART, Unten: AIT.



Kapitel 11

Diskussion und
Zusammenfassung

11.1 1E 1048.1−5937

Die Ergebnisse der Untersuchung von 1E 1048.1−5937 wurden bereits in
Kapitel 4 behandelt. Wesentlich war dabei die Gewinnung von zeitlich
aufgelösten Röntgenspektren, die allerdings keine neuen Erkenntnisse
über die Natur von AXPs bieten (sieht man von der Feststellung ab,
dass keine Zyklotronlinien im Röntgenbereich von 0.5–10 keV gefunden
wurden). Dennoch konnten alle wesentlichen Schlüsselparameter (Peri-
ode, Position, Komponenten der Röntgenspektren) von 1E 1048.1−5937
aus früheren Arbeiten bestätigt bzw. verfeinert werden.

11.2 Spektrum von RX J1940.1−1025

Für RX J1940.1−1025 wurden durch die gemeinsame Beobachtung mit
XMM und RXTE wesentliche neue spektrale Eigenschaften gefunden.
Zunächst kann eine Eisen Kα-Linie klar bestätigt werden. Ihre Zuord-
nung zu RX J1940.1−1025 war von Staubert et al. (1994) vermutet
(vergleiche die Ginga-Ergebnisse von NGC 6814 durch Kunieda et al.,
1990) und von Mukai et al. (2003) mit einiger Unsicherheit nachgewiesen
worden.

Zudem war es möglich, durch Zusammenfassen der Spektren von
XMM und RXTE die geringere Ortsauflösung auszugleichen und die
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spektralen Parameter auch für höhere Energien zu bestätigen. Die pha-
sengemittelten Parameter, die in Tab. 8.1 zusammengefasst sind, ent-
sprechen und bestätigen die von Staubert et al. (1994) und Mukai et al.
(2003) ermittelten Werte, die typisch für einen kataklysmischen Varia-
blen sind.

In der phasenaufgelösten Spektroskopie lassen sich die Variationen
der Schwarzkörperkomponente durch die Absorption eines Dips bzw.
durch Selbstverdeckung gut deuten. Die Variation des Photonenindex
hingegen scheint pro Periode zwei Minima zu zeigen (Abb. 8.4). Dies
kann als Indiz dafür gelten, dass zwei phasenverschobene, unterschied-
lich starke Abstrahlungskomponenten mit einer Potenzgesetz-Charak-
teristika für die beobachtete Variation verantwortlich sind.

Das bedeutet einerseits, dass der Dip tatsächlich als Eklipse durch
den Sekundärstern betrachtet werden muss, andererseits, dass das Di-
polmodell mit zwei Polen eine gute Erklärung einerseits für die doppelte
Trogstruktur (vgl. die Probleme in Kap. 9), wie auch für die spektrale
Variation bietet.

Die in Kapitel 8.3.1 untersuchte Variation der Eisenlinie ist gering
und liefert eine Geschwindigkeitsamplitude von ≈ 8000 km s−1, die da-
mit deutlich größer als die der Bahnbewegung ist. Der Ursprung der
Eisenlinie könnte daher im Akkretionsstrom liegen, muss aber im Rah-
men der kurzen, nur ungenügend aufgelösten XMM-Beobachtung offen
bleiben.

11.3 Zeitanalyse und Modellierung
von RX J1940.1−1025

Die zeitliche Analyse der verschiedenen optischen Beobachtungen, die
einen weiten Zeitraum umfassen, liefert im Zusammenhang mit den
früher gemachten Beobachtungen sehr genaue und zuverlässige Werte
für die Dip– und Trogperiode. Während die Dipperiode erheblich verfei-
nert werden konnte, musste die Bestimmung der Trogperiode zum einen
mit der Schwierigkeit einer noch nicht gut bekannten Periodenänderung
Ṗtrough, zum anderen mit der Mehrdeutigkeit der Tröge in der Lichtkur-
ve umgehen. Dies ist über die Anwendung verschiedener Fittechniken
gelungen, und auch ein Anschluss an frühere Ergebnisse wurde möglich.
Damit können folgende, alle Werte zusammenfassende Ephemeriden der
Dip– und Trogperioden angegeben werden:
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P [d] Ṗ [s/s] E0 [BMJD] Quelle
— Dip —

0.1402345(1) 49199.1931(3) Patterson et al. (1995)
0.140234740(26) 49604.05408(92) Geckeler (1998)
0.1402347583(4) 49078.4521(4) Diese Arbeit

— Trog —
0.14062688(90) 5.5(2.8)× 10−9 49637.828469(98) Staubert et al. (2003)
0.14062665(94) 6.6(0.7)× 10−9 49637.8281(26) Diese Arbeit

Die sich aus der Trogperiodenänderung ergebende Synchronisations-
zeitskala von τsync = 166(17) a kann als Hinweis für die konkurrierenden
Drehmomente von magnetischer Wechselwirkung und Drehimpulsüber-
trag durch die Akkretion gesehen werden.

Da die Trogzuordnung weitgehend empirisch durch Selektion eines
optimalen Ergebnisses gewonnen wurde, lag eine Simulation der Ab-
strahlungsverhältnisse mit einem Polarmodell nahe. In Kap. 10 wurde
gezeigt, dass sich tatsächlich die doppelte Trogstruktur sehr gut mit
einem physikalisch weitgehend vernünftigen Parametersatz beschreiben
lässt, sofern man eine Akkretion auf beide Pole des Primärsterns mit
einem Polfaktor p annimmt. Durch die Abweichung der Akkretionsregi-
on vom magnetischen Pol, die durch den Ankopplungspunkt bestimmt
wird, können auch noch weitere wesentliche Parameter mit halbwegs an-
nehmbarer Genauigkeit bestimmt werden. Die Ergebnisse aus Kap. 10
lassen sich im Rahmen der in dieser Arbeit vorgestellten Analyse für
RX J1940.1−1025 durch folgende Parameter zusammenfassen:

Inklination i 76.2(2)◦

Kolatitude β (Röntgenbereich) 89.1(3)◦

Kolatitude β (UV) 82.8(4)◦

Kolatitude β (optisch) 47.3(6)◦

ballistische Korrektur δ (Röntgenbereich) 76(24)◦

ballistische Korrektur δ (optisch) 88.0(5)◦

Ankopplungsradius rt (in Rwd) 3.5(2)
Polfaktor p (vgl. Kap. 10.1.8) 0.104(4)
Akkretionsgröße fopt (in 4πR2

wd, optisch) ≈ 1.5× 10−3

Akkretionsgröße fx (in 4πR2
wd, Röntgenbereich) ≈ 1.0× 10−3

Polare Magnetfeldstärke (MG) 41.4(8)

Die hier wiedergegebene Inklination ist in dieser Zusammenfassung et-
was größer, als es für eine Eklipse gemäß den Ergebnissen von Geckeler
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(1998) gefordert wird, was als weiterer Beleg für eine Eklipse durch den
Sekundärstern gelten kann.

Die Kolatitude β hingegen (die im UV-Bereich durch die OM-Beo-
bachtung vertreten wird), zeigt eine deutliche Abhängigkeit von dem
spektralen Band; während sie im Röntgenbereich fast senkrecht zur
Spinachse geneigt ist, erreicht sie im optischen Bereich etwa 45◦. Dies
widerspricht einem einfachen Dipolmodell; wie aber schon in Kapitel
10.3 ausgeführt wurde, kann diese Abhängigkeit auch dahingehend in-
terpretiert werden, dass das benutzte Modell für die Position der Ak-
kretionsregion im optischen Bereich nicht mehr streng gültig ist und
die Kolatitude nur die tatsächliche Latitude der Akkretionsregion bzw.
Abstrahlungsregion und nicht die der Polposition wiedergibt. Daher ist
die Kolatitude im optischen Bereich möglicherweise nicht streng gültig,
und es kann generell von einer großen Kolatitude von≈ 80◦ ausgegangen
werden (aus diesem Grund werden etwa von Sirk & Howell, 1998 Beob-
achtungen im UV– und Röntgenbereich für die Parameterbestimmung
bevorzugt).

Die ballistische Korrektur δ, die im allgemeinen von der Akkreti-
onsrate abhängt (vgl. Sirk & Howell, 1998; Gänsicke et al., 2001), ist
verhältnismäßig groß, aber für die meisten Beobachtungen konsistent.
Im Prinzip kann dieser Wert benutzt werden, um Systemparameter wie
die große Halbachse a des Binärsystems und damit genauere Massenbe-
stimmung mit Hilfe eines Modells gemäß den Betrachtungen von Flanne-
ry (1975) einzugrenzen; wegen der großen Unsicherheit wurde allerdings
darauf in dieser Arbeit verzichtet.

Noch unsicherer ist der Ankopplungsradius rt, so dass der angege-
bene Wert (der ohne die problematischen Ergebnisse von RXTE gewon-
nen wurde) als untere Schranke zu verstehen ist. Dieser Wert könnte
prinzipiell über den Staudruck für eine Magnetfeldbestimmung benutzt
werden, sofern die Akkretionsgeschwindigkeit bekannt ist. Aus der Mo-
dellierung kann über die verschiedenen benutzten Abstrahlungscharak-
teristika auch grob die Größe der Akkretionsregion abgeschätzt wer-
den, wobei für die angegebenen Werte für fx und fopt eine gaußförmige
Verteilung angepasst wurde. Vergleicht man diesen Wert mit dem Er-
gebnis von fs = 0.13Rwd × 0.19Rwd ≈ 1.96× 10−3 4π R2

wd Mukai et al.
(2003), so sind beide Ergebnisse im Rahmen der Genauigkeit konsistent.
Wie zu erwarten, ist die Akkretionsregion im Optischen, die größtenteils
Schwarzkörperstrahlung abgibt, etwas größer als die im Röntgenbereich.
Diese Modellierung ist allerdings sehr grob und sollte durch eine ste-
tig parametrisierbare Berechnung ersetzt werden. Nicht verständlich ist
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hingegen, weshalb im Röntgenbereich keine Schwarzkörperkomponente
für die Modellanpassung erforderlich bzw. möglich ist (negative Bei-
träge wurden im Fitprozess ausgeschlossen), da im Röntgenspektrum
eine Schwarzkörperkomponente gut sichtbar ist. Dieses ”inverse Rätsel
weicher Röntgenabstrahlung“ (Beobachtungen anderer Polare können
einen übermäßigen Anteil der weichen Schwarzkörperkomponente zei-
gen, vgl. Ramsay et al., 1994) scheint nahezulegen, dass die Modellie-
rung der Schwarzkörper-Abstrahlungscharakteristika nur ungenügend
und daher vermutlich eine akkuratere Darstellung der Akkretions– und
Abstrahlungsgeometrie notwendig ist. Gute Ergebnisse finden sich hin-
gegen bei der Benutzung der Zyklotron-Komponente, die für die UV-
Beobachtung (mit dem XMM-OM-Instrument) relativ verlässlich, al-
lerdings nicht notwendigerweise eindeutig die magnetische Feldstärke
festlegt.

Insgesamt lässt sich zusammenfassen, dass zwar die beste Anpas-
sung durch die XMM-Beobachtung erzielt wurde, aber die sich über
einen weiten Zeitraum erstreckenden optischen und die mit dem RXTE
PCA-Instrument durchgeführten Beobachtungen viel für gute Konfidenz
und breite Abdeckung der Variation von RX J1940.1−1025 beigetragen
haben.
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Kapitel 12

Ausblick

Für eine genauere Analyse von 1E 1048.1−5937 wäre es wünschenswert,
im Röntgenbereich längere und damit in den Ergebnissen eindeutigere
Beobachtungen durchzuführen. Dies ist in einem weiten Rahmen mit
XMM und Chandra geschehen (Mereghetti et al., 2004), wobei die Ana-
lyse eine strikte Korrelation der Flüsse von Schwarzkörper– und Potenz-
gesetzkomponente nahelegt, was für die Magnetartheorie spricht. Eine
erweiterte phasenaufgelöste Spektroskopie steht für dieses Objekt aller-
dings noch aus. Für weitere Betrachtungen von Anormalen Röntgenpul-
saren bietet es sich an, etwas hellere und damit besser zu betrachtende
Exemplare auszuwählen. Eine klare Entscheidung für oder gegen das
Akkretions– oder Magnetarmodell steht derzeit noch aus.

Im Rahmen der umfangreicheren Analyse des kataklysmischen Va-
riablen RX J1940.1−1025 können die guten Erfahrungen mit der Kombi-
nation von XMM, RXTE und den optischen Beobachtungen ausgebaut
werden. Ein Manko der Beobachtung mit XMM war die ausgeschaltene
PN-Kamera, die für die spektrale Analyse, insbesondere der Eisenlinie,
mehr Fluss und damit eine bessere Statistische Grundlage hätte liefern
können.

Die Beobachtung mehrerer verschiedener Beatphasen ζ wäre sinn-
voll, da dann im Rahmen der Modellierung eine umfassende und strin-
gente Parameterbestimmung möglich ist. Die guten Ergebnisse der OM-
Kamera im nahen UV-Bereich legen nahe, dass weitere Beobachtun-
gen, möglicherweise mit einem dedizierten UV-Instrument wie dem HST
durchgeführt werden sollten.

Die Modellierung weist ebenfalls viele Punkte auf, die erweiterbar
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und zu verbessern sind. So wurden im Rahmen dieser Arbeit nur Profile
von Lichtkurven benutzt, um den Parameterraum einzuschränken und
um eine bessere Statistik zu erhalten. Mit einem angepassten Parame-
tersatz wäre es möglich, die Beatphasenvariation für eine bzw. mehre-
re Lichtkurven zu bestimmen und damit die empirisch vorgenommene
Trogvermessung in Kap. 9 sowohl in Eindeutigkeit wie auch Genauigkeit
zu verbessern.

Das vorgestellte Modell ist verhältnismäßig einfach gestaltet. Es feh-
len geometrische Faktoren, die die Form und Ausdehnung der Akkreti-
onsregion bestimmen, und entsprechend problematisch sind die Ergeb-
nisse im optischen Bereich. Eine besser angepasste und stetig parame-
trisierbare Abstrahlungscharakteristik würde die aus statistischer Sicht
unakzeptabel großen χ2-Werte erheblich verbessern können, wie sich
etwa bei der Betrachtung der OM-Beobachtung zeigte.

Das Modell ist zudem nicht in der Lage, Dips durch Eklipsen darzu-
stellen, da hierfür ein anderes Vorgehen (Raytracing oder Verdeckungs-
bestimmungen wie etwa mit R. Wichmanns Programm Nightfall) nötig
ist (vgl. Risse, 2003). Wenn eine solche Untersuchung vorgenommen
wird, könnte die in den Dips vorhandene Information für weitere und
bessere Systemparameter, insbesondere Inklination und Größe der Ak-
kretionsregion, ausgewertet werden.

In der Analyse der Zyklotronstrahlung liegt ebenfalls noch ein großes
Potential, um Form und Stärke des Magnetfeldes einzuschränken. Auch
hier wäre es sinnvoll, ein stetig parametrisierbares Modell zu verwenden
und an parallele Beobachtungen im blauen optischen bis UV-Bereich
anzupassen, um die Systemparameter von RX J1940.1−1025 zu konso-
lidieren und zu verbessern.
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Staubert R., Friedrich S., Bässgen M., et al., 1993, IAU Circ. 5901

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/abc/contents.html
http://xmm.vilspa.esa.es/external/xmm_user_support/
documentation/sas_usg/USG/index.html


156 LITERATURVERZEICHNIS

Staubert R., Friedrich S., Pottschmidt K., et al., 2003, Astron. Astro-
phys. 407, 987

Staubert R., König M., Friedrich S., et al., 1994, Astron. Astrophys.
288, 513

Stella L., Mereghetti S., Israel G.L., 1996, Mem. Soc. Astron. Ital. 67,
1053

Stetson P.B., 1996, Publ. Astron. Soc. Pac. 108, 851
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Thorne K., Żytkow A., 1977, Astrophys. J. 212, 832
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