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Zusammenfassung

Analyse der Pulsprofile von Hercules X-1
und anderer bindrer Rontgenpulsare

Die Form der Pulse bindrer Rontgenpulsare ist fiir jede Quelle charakteris-
tisch. Die beobachteten Pulsprofile sind energieabhéingig und i.a. deutlich
asymmetrisch. Letzteres ist mit der einfachen Vorstellung eines idealen mag-
netischen Dipolfelds und axialsymmetrischer Emission an den magnetischen
Polen der Neutronensterne nicht vereinbar. Das Zustandekommen der ver-
schiedenen Pulsformen und die Ursachen fiir ihre Asymmetrie konnten bisher
nicht eindeutig geklart werden.

In dieser Arbeit wird ein Verfahren zur weitgehend modellunabhéngigen
Analyse der Pulsprofile akkretierender Rontgenpulsare vorgestellt und seine
Anwendung auf Beobachtungsdaten von Her X-1, Cen X-3 und Vela X-1 be-
schrieben. Bei dieser Analysenmethode wird die Asymmetrie der Pulsprofile
benutzt, um auf der Grundlage einiger sehr allgemeiner Symmetrieannah-
men die Pulsargeometrie und die Strahlungscharakteristik unmittelbar aus
den beobachteten Pulsprofilen zu erschlieffen.

Ausgehend von der Annahme, dass die Ursache fiir die Asymmetrie der be-
obachteten Pulsprofile ein etwas gestortes magnetisches Dipolfeld ist, konnte
mit der Analysenmethode die Geometrie der Rontgenpulsare Her X-1 und
Cen X-3 bestimmt und die sichtbaren Bereiche ihrer Strahlungscharakte-
ristiken rekonstruiert werden. Die resultierenden Strahlungscharakteristiken
konnen als eine Kombination aus fan- und pencil-beam interpretiert werden.

Die systematischen Anderungen der Pulsformen wihrend des 35-d-Zyklus
von Her X-1 konnen mit einem Modell der sukzessiven Abschattung der
Emissionsregionen durch den Innenrand der Akkretionsscheibe erklirt wer-
den. Dariiber hinaus ergibt sich, dass die Anwendbarkeit der Methode stark
von der Grofle des in den Pulsprofilen enthaltenen gepulsten Anteils der
Strahlung abhéingig ist.

Im Fall von Vela X-1 war es nicht moglich, mit den untersuchten Pulsprofilen
auf eine eindeutige Geometrie und Strahlungscharakteristik zu schliefen. Es
lassen sich jedoch Losungen finden, die auf eine Strahlungscharakteristik
fithren, die denen von Her X-1 und Cen X-3 sehr #hnlich ist.

Die Tatsache, dass sich fiir alle untersuchten Quellen dhnliche Strahlungs-
charakteristiken finden lassen, kénnte ein Hinweis darauf sein, dass eine sol-
che Strahlungscharakteristik fiir Rontgenpulsare generell typisch ist. Dann
ergiben sich die charakteristischen Pulsformen im wesentlichen aus der Geo-
metrie der jeweiligen Quellen.






Abstract

Analysis of Pulse Profiles of Hercules X-1
and other X-Ray Pulsars

The shape of the pulses of binary X-ray pulsars is characteristic for each
source. The observed pulse profiles depend on energy and most of them
show a significant asymmetry. The latter cannot be explained with the simple
model of an ideal magnetic dipolar field and axially symmetric emission at
the magnetic poles of the neutron stars. The cause for the appearance of the
different pulse shapes and their asymmetry is not well understood so far.

In this work a procedure is presented to analyze the pulse profiles of accreting
X-ray pulsars in a way that is independent of any specific emission model,
and its application on satellite-data of Her X-1, Cen X-3 and Vela X-1 is
described. In this method of analysis, the asymmetry of the pulse profiles is
used to deduce the pulsar geometry and the beam pattern directly from the
observed pulse profiles on the basis of only a few fundamental assumptions.

Starting from the assumption of a somewhat distorted magnetic dipole as
sole cause of the asymmetry of the observed pulse profiles, it was possible
to obtain the geometry of the X-ray pulsars Her X-1 and Cen X-3 and
to reconstruct the visible part of their beam patterns. The resulting beam
patterns can be interpreted as a combination of fan- and pencil-beams.

The systematic changes of the pulse shapes of Her X-1 during the 35-d cycle
can be explained with a model of the emission regions being successively
obscured by the inner edge of the accretion disc. It is also found that the
applicability of the method depends on the pulsed fraction of the pulse pro-
files.

In the case of Vela X-1 it was not possible to deduce the geometry and the
beam pattern from the observed pulse profiles in a unique way. Nevertheless
one can find solutions that lead to a beam pattern which is very similar to
those of Her X-1 and Cen X-3.

The fact that similar beam patterns can be found for all analyzed sources
might be an indication that such a kind of beam pattern is typical for X-ray
pulsars in general. In that case the appearance of the characteristic pulse
shapes is due to the geometry of the different sources.
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Kapitel 1

Einleitung

Nach heutigem Kenntnisstand gehoren mehr als die Hilfte aller Sterne un-
serer Galaxie Doppelstern- oder Mehrfachsystemen an. Sie treten also nicht
isoliert im Raum auf, sondern sind gravitativ an einen Begleitstern oder
an mehrere Sterne gebunden. Einige Doppelsterne strahlen enorme Energie-
mengen in Form von Rontgenstrahlung ab. Bei diesen Rontgendoppelsternen
(X-Ray Binaries, XRB) handelt es sich um enge Systeme, bestehend aus
einem normalen Hauptreihenstern wiahrend der spiten Phase seiner Ent-
wicklung und einem kompakten Objekt, zu dessen Klasse Weille Zwerge,
Neutronensterne und Schwarze Locher gehoren. Sie sind die Uberreste erlo-
schener Sterne, deren urspriingliche Masse zum Teil wesentlich grofler als die
der Sonne* war.

Diese Arbeit befasst sich mit Rontgendoppelsternen, deren kompakte Kom-
ponente ein schnell rotierender und stark magnetisierter Neutronenstern ist,
von dem extrem intensive, streng periodische Rontgenpulse ausgehen. Neu-
tronensterne mit dieser Eigenschaft werden auch als Rontgenpulsare (X-Ray
Pulsars, XRP) bezeichnet.

Unmittelbar nach der Entdeckung des Neutrons durch Chadwick im Jahr
1932 schlug Landau die Existenz von Sternen vor, die praktisch ausschlief3-
lich aus dicht gepackten Neutronen bestehen (siehe z.B. Shapiro & Teukolsky
1983). Solch kompakte Objekte kénnte man auch als gigantische Atomker-
ne ansehen, weshalb sie Landau als ,,unheimliche Sterne“ bezeichnete. 1934

*Sonnenmasse = Mg = 1.9891-10%0 kg
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duBlerten Baade und Zwicky die Vermutung, dass es in Supernovaexplosionen
zur Bildung von Neutronensternen kommen kann.

Sterne beziehen ihre Energie aus der Fusion von leichteren zu schwereren
Elementen, bei sehr massereichen Sternen bis hin zu Eisen. So werden z.B.
im Innern der Sonne Wasserstoff- zu Heliumkernen ,,verbrannt“. Die dabei
entstehende Strahlung bewirkt eine nach aussen gerichtete Kraft, den Strah-
lungsdruck, die bei stabilen Sternen der nach innen gerichteten Kraft der Ei-
gengravitation das Gleichgewicht hilt. Ist sémtlicher Brennstoff verbraucht,
so erlischt der Stern. Bevor die Fusion im Innern eines Sterns mit einer Mas-
se von weniger als 11 Mg zum Stillstand kommt, blédht dieser sich stark auf.
Schlielich st68t er seine duflere Hiille ab, die dann als planetarischer Nebel
in Erscheinung tritt. Zuriick bleibt ein Weiler Zwerg, der entbloflte Kern
des ausgebrannten Sterns, mit einer Masse von bis zu 1.4 Mg, der soge-
nannten Chandrasekhar-Grenze. Da der Eigengravitation kein Strahlungs-
druck mehr entgegen wirkt, sind die Atome in einem Weiflen Zwerg so stark
,zusammengequetscht®, dass sich die Elektronen nicht mehr in normalen
Atomzustéinden befinden. Durch den Druck des entarteten Elektronengases
befinden sich Weifle Zwerge in einem stabilen Gleichgewichtszustand. So ist
ein Weier Zwerg mit der Masse der Sonne kleiner als die Erde (der Radius
der Sonne betrdgt mehr als das 100-fache des Erdradius)! Aufgrund ihrer
sehr hohen Oberflichentemperatur von bis zu 60 000 K erscheinen sie als
,wei3“. Thre verbliebene thermische Energie ist so hoch, dass sie erst nach
1019 Jahren so stark abgekiihlt sind, dass sie nicht mehr als Weifle Zwerge
boebachtbar sind.

Beim Gravitationskollaps eines erloschenen Sterns mit einer Masse von mehr
als 11 Mg ist der Entartungsdruck der Elektronen nicht ausreichend, um
den Kollaps aufzuhalten. Der Druck auf den Eisenkern wird so stark, dass
der inverse Betazerfall einsetzt, bei dem die Elektronen und die Protonen
,ineinandergedriickt“ werden, wobei sie unter Aussendung von jeweils ei-
nem Neutrino zu Neutronen , verschmelzen®. Im Zentrum des kollabierenden
Sterns kann so unter Aussendung einer Lawine von Neutrinos ein Objekt
entstehen, das vorwiegend aus Neutronen besteht. Beim Zusammenprall der
Materie werden die duleren Schichten des urspriinglichen Sterns in einer ge-
waltigen Supernovaexplosion ins All geschleudert. Sie sind noch lange nach
der Explosion als leuchtender Supernovaiiberrest beobachtbar. Beim Kollaps
des Kerns zu einem Neutronenstern bleibt der urspriingliche Drehimpuls des
Kerns erhalten. Da der Neutronenstern jedoch wesentlich kompakter ist, d.h.
ein wesentlich geringeres Volumen bei gleicher Masse hat, rotiert er wesent-



lich schneller als der urspriingliche Stern (Pirouetteneffekt). Bleibt auch der
magnetische Fluss des Kerns erhalten, kann der Neutronenstern ein Magnet-
feld von bis zu 10'* GT besitzen. Dies entspricht 100 Billionen mal der Stirke
des Erdmagnetfelds an den Polen, oder eine Millionen mal dem stérksten,
von Menschen mit supraleitenden Spulen erzeugten Magnetfelds.

Hat der urspriingliche Stern eine Masse von mehr als 50 Mg, so entsteht
ein noch exotischeres Objekt: ein Schwarzes Loch. Die Materie wird in ei-
ner Singularitét, also einem unendlich kleinen Punkt, konzentriert. Es ist
daher fraglich, ob man bei ihrer Konsistenz iiberhaupt noch von Materie im
urspriinglichen Sinne sprechen kann. Die Anziehungskraft ist so stark, dass
nicht einmal Licht aus einem Schwarzen Loch entweichen kann. Es erscheint
daher ,,schwarz“.

Die ersten physikalischen Modelle, nach denen Neutronensterne stabile Kon-
figurationen darstellen, wurden 1939 von J. R. Oppenheimer und G. M. Vol-
koff abgeleitet (siehe z.B. Shapiro & Teukolsky 1983). Demnach besitzen
Neutronensterne eine Dichte von 100 Millionen t/cm?®, entsprechend der
Dichte der Kernmaterie selbst, wobei man sich den Neutronenstern als ei-
ne Packung sich beriihrender Kugeln (die Neutronen) vorstellen kann. Ein
Neutronenstern mit 1.4Mg hat demnach einen Radius von nur 10 km! Das
Verhiiltnis des Radius eines Sterns wie der Sonne zu dem eines Neutronen-
sterns von 100 000 : 1 ist dementsprechend ungefahr dasselbe wie das des
Radius eines Atoms zu seinem Atomkern. Die im Vergleich zu normalen Ster-
nen winzige Oberfliache lief jedoch vermuten, dass die thermische Strahlung
der Neutronensterne zu schwach sei, um jemals beobachtet zu werden.

So blieben Neutronernsterne theoretische Gebilde, bis 1967 Anthony Hewish
zusammen mit seiner Doktorandin Jocelyn Bell von der Cambridge Univer-
sity mit einem Array von Radioantennen zeitlich hochaufgeloste Messungen
der durch das interplanetare Medium hervorgerufenen Fluktuationen kom-
pakter Radioquellen durchfithrte. Dabei entdeckten sie zufillig eine Quel-
le, die Radiopulse mit einer Periode von 1.337 s aussendete (Hewish et al.
1968). Da die Periode dieser Pulse duflerst konstant war wurde zunéchst so-
gar dariiber spekuliert, ob dies Signale von auferirdischer Intelligenz waren.
Kurze Zeit darauf wurden weitere dieser Pulsare mit #hnlichen Perioden
entdeckt, darunter auch der Crabpulsar im Zentrum des Krebsnebels, des
Uberrestes einer im Jahre 1054 von chinesischen Astronomen aufgezeichne-
ten Supernovaexplosion in unserer Galaxie. Pacini (1967, 1968) und Gold

1 G =1 GauB = 104 Tesla
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(1968, 1969) deuteten diese Pulsare als schnell rotierende magnetische Neu-
tronensterne. Die Tatsache, dass man einige Pulsare im Zentrum von Super-
novaiiberresten findet, liel einen Zusammenhang zwischen Supernovae und
Neutronensternen vermuten. Bei der Supernova 1987A in unserer Nachbar-
galaxie, der Kleinen Magellanschen Wolke, konnten sogar einige der beim
inversen Betazerfall entstandenen Neutrinos mit Detektoren auf der Erde
nachgewiesen werden. Dies ist ein weiteres Indiz dafiir, dass bei Supernova-
explosionen tatséchlich Neutronensterne entstehen kénnen.

Radiopulsare sind schwache Radioquellen mit einer mittleren Energiefluss-
dichte von ~ 1 — 100 mJy* (400 MHz). Die Entstehung der elektromagne-
tischen Strahlung von Radiopulsaren ist bis heute noch nicht genau ver-
standen. Aufgrund der schnellen Rotation sind die Magnetfeldlinien aufer-
halb des sog. Korotationsradius nicht mehr geschlossen, da dort sonst die
Geschwindigkeit der mitrotierenden Magnetosphire grofler als die Lichtge-
schwindigkeit wére. Der Korotationsradius liegt abhéingig von der Rotations-
frequenz der Pulsare zwischen 50 und 50000 km. Wihrend geladene Teilchen,
insbesondere Elektronen und Protonen, auf den geschlossenen Magnetfeldli-
nien gefangen sind, kénnen sie in der Nihe der magnetischen Pole entlang den
offenen Feldlinien auf anndhernd Lichtgeschwindigkeit beschleunigt werden
und von dem Pulsar entweichen. Dabei kommt es bei der Bewegung entlang
der gekriimmten Feldlinien zu Emissionsprozessen, bei denen letztendlich
auch Radiostrahlung erzeugt wird, deren Richtung innerhalb eines Kegels
um die magnetische Dipolachse liegt. Ist die Dipolachse gegeniiber der Ro-
tationsachse geneigt, so vollfithrt der Strahlungskegel eine Kreisbewegung,
dhnlich der des Lichtstrahls eines Leuchtturms. Man spricht daher auch vom
,Leuchtturmeffekt“. Der Pulsar ist dann beobachtbar, wenn wéhrend seiner
Rotation der Strahlungskegel die Erde iiberstreicht.

Einen Hohepunkt erfuhr die Erforschung der Pulsare mit der Entdeckung des
Radiopulsars PSR 1913+16. Es stellte sich heraus, dass sich dieser Pulsar
in einem engen elliptischen Orbit um einen zweiten Neutronenstern befindet
(Hulse & Taylor 1975). Nach einer Vorhersage der Einsteinschen Allgemei-
nen Relativitdtstheorie erleiden solche Systeme einen Energieverlust durch
die Abstrahlung von Gravitationswellen. Dies hat zur Folge, dass sich der
Abstand der beiden Sterne mit der Zeit verringert. Aufgrund der Bahnbe-
wegung variiert die Frequenz der Radiopulse wihrend eines Umlaufs des
Pulsars um den Begleitstern (Dopplereffekt). Bei der Bewegung des Pulsars
auf den Beobachter zu erscheinen die Pulse verkiirzt, bei der Bewegung vom

1 mJy = 1 milliJansky = 1026 W

m2Hz



Beobachter weg erscheinen die Pulse verldngert. Mittels diesen Effekts ldsst
sich die Orbitalperiode des Pulsars sehr genau messen. Die mit der Gravi-
tationswellenabstrahlung verbundene Verkiirzung der Orbitalperiode kann
somit bestimmt werden. Ihr Wert steht in hervorragender Ubereinstimmung
mit der Theorie. Fiir diesen bis heute besten indirekten Beweis fiir die Exi-
stenz von Gravitationswellen wurden R. A. Hulse und J. H. Taylor 1993 mit
dem Nobelpreis ausgezeichnet.

Neben den Entdeckungen der Radioastronomie wurde Ende der sechziger
Jahre auch ein Zusammenhang kompakter Objekte mit Beobachtungen aus
der Rontgenastronomie vermutet. Da Rontgenstrahlen in der Atmosphére
absorbiert werden, konnen Beobachtungen in diesem Wellenléingenbereich
nicht von der Erdoberfliche aus gemacht werden. Bereits 1948 gelang es
mit einer V2-Rakete, an der eine Lochkamera mit einem hinter einem fiir
Rontgenstrahlen durchsichtigen Berylliumfenster angebrachten Film mon-
tiert war, Rontgenstrahlung von der Sonne nachzuweisen. Wie sich heraus-
stellte entfillt nur etwa ein Millionstel der gesamten Strahlungsleistung der
Sonne auf den Rontgenbereich. Da man #hnliches fiir alle Sterne annahm,
hatte man urspriinglich keine Hoffnung Réntgenstrahlung von entfernten
Sternen nachweisen zu kénnen. So geschah 1962 die Entdeckung des ersten
,Rontgensterns“ Scorpius X-1 (Sco X-1) durch Giacconi et al. (1962) eher
zuféllig bei dem Versuch, mit drei Geigerzdhlern an Bord einer Aerobee-
Rakete die vom Mond reflektierte Rontgenstrahlung der Sonne zu messen.
Dies markierte den Beginn der (extrasolaren) Rontgenastronomie. Bei da-
rauf folgenden Raketen- und Ballonfliigen wurden bis Anfang der siebziger
Jahre etwa 20 weitere kosmische Rontgenquellen entdeckt. Darunter befin-
det sich auch die hellste Rontgenquelle im Sternbild Schwan, Cygnus X-1,
deren Rontgenhelligkeit zwischen den einzelnen Beobachtungen variierte. Ei-
nige der Rontgenquellen strahlen bis zu 100 000 mal mehr Energie ab als die
Sonne. Sie gehoren somit zu den leuchtkriftigsten Objekten im Universum
iiberhaupt. Um Leuchtkrifte in dieser Gré8enordnung zu produzieren ist die
Energieerzeugung durch Fusion, wie sie in normalen Sternen ablduft, jedoch
nicht ausreichend.

Nach der Entdeckung eines im optischen Wellenldngenbereich sichtbaren
Sterns an der vermeintlichen Position von Sco X-1 durch Sandage et al.
(1966) wurde die Moglichkeit erdrtert, dass es sich bei diesen Quellen um
enge Doppelsternsysteme handelt. In solchen Systemen kann Gas aus der
Atmosphiire des optischen Begleiters von dem Neutronenstern gravitativ
angezogen bzw. akkretiert werden. Durch die Bewegung des Gases in dem
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Gravitationsfeld des Neutronensterns oder beim Auftreffen des Gases auf
die Neutronensternoberfliche entsteht Rontgenstrahlung (Zeldovich & Gu-
seynov 1966, Shklovsky 1967). Da das Gas beim Verlassen des optischen Be-
gleiters einen groflen Drehimpuls besitzt, kann es jedoch nicht direkt auf das
kompakte Objekt fallen, sondern es sammelt sich zunéchst in einer Akkre-
tionsscheibe um den Neutronenstern. In der Scheibe spiralen die Gasteilchen
nach innen, wobei sie durch St68e Drehimpuls abgeben. Durch Reibung heizt
sich die Scheibe so stark auf, dass deren innere Bereiche ebenfalls Rontgen-
strahlung emittieren kénnen (Prendergast und Burbidge 1968). Heute weifl
man, dass es sich bei der Roéntgenstrahlung von Cygnus X-1 um das letz-
te Aufleuchten von Materie handelt, bevor sie so weit in das extrem starke
Gravitationspotential eines Schwarzen Lochs gerét, dass nicht einmal mehr
Licht nach auflen gelangen kann.

Bei der Akkretion eines Protons auf die Oberfliche eines Neutronensterns
mit 10 km Radius und 1.4 Mg wird Gravitationsenergie von 200 MeV frei.
Dies ist mehr als 20% der Ruheenergie des Protons selbst und entspricht
dem 30-fachen der Energie, die bei der Fusion von Wasserstoff zu Helium
gewonnen wird. Die Akkretion von Materie in den extrem ,tiefen“ Potenti-
altopf eines kompakten Objekts, eines Neutronensterns oder eines Schwarzen
Lochs, ist die weitaus effizienteste Art der Energiererzeugung im Universum.
So wird z.B. bei der Akkretion von 1 g Materie pro s eine Leistung (Ener-
gie/s) von 20 Terawatt (2000 Gigawatt) frei. Dies entspricht der Leistung
von 2000 groflen Atomkraftwerken. Dem jéhrlichen Energieverbrauch der
gesamten Weltbevolkerung entsprechen 10 t akkretierte Materie. Die Ener-
gie, die von den leuchtkriftigsten Rontgenquellen innerhalb einer Sekunde
freigesetzt wird, entspricht jeweils dem heutigen Energiebedarf der gesamten
Weltbevolkerung fiir 10 Milliarden Jahre, was in etwa 2/3 des Alters des Uni-
versums entspricht. Wird die freiwerdende Energie hauptséichlich in Ront-
genstrahlung umgewandelt, so sind, um die beobachteten Leuchtkriifte der
Rontgenquellen zu erkldren, Massenakkretionsraten in der Groflenordnung
von 1072 Mg /a erforderlich. Solche Massenverluste sind in Sternwinden von
weit entwickelten massereichen Sternen durchaus keine Seltenheit. So ver-
lieren Sterne vom Spektraltyp B0 10~8 Mg /a, Rote Riesen und Uberriesen
sogar bis zu 1076 Mg /a.

Mit dem Start des ersten Rontgensatelliten Uhuru begann 1970 eine neue
Ara in der Réntgenastronomie, da von nun an Réntgenquellen iiber einen
langen Zeitraum hinweg beobachtet werden konnten. Dies fithrte 1971 zur
Entdeckung der ersten Rontgenpulsare Cen X-3 durch Giacconi et al. (1971)



und Her X-1 durch Schreier et al. (1972) und Tananbaum et al. (1972).
Wie bei den Radiopulsaren findet man periodische Intensitédtsschwankungen,
4.80 s bei Cen X-3 und 1.24 s bei Her X-1, wihrend derer die Rontgenhellig-
keit um mehr als 70% ihrer maximalen Intensitit variiert. Jedoch besitzen
diese Pulsare wie die bisher bekannten Réntgenquellen eine (iiber eine Pe-
riode gemittelte) sehr hohe Leuchtkraft. Solch hohe Leuchtkrifte im Ront-
genbereich kénnen nicht durch den fiir die Radioemission der Radiopulsare
verantwortlichen ,,Dynamoeffekt“ erzeugt werden. Die Energieerzeugung bei
Radio- und Rontgenpulsaren ist demnach von unterschiedlicher Natur. Das
regelméfBige Verschwinden der Rontgenpulse von Cen X-3 und Her X-1 l&sst
auf Bedeckungen durch einen Begleitstern schlielen. Demnach handelt es
sich, wie bei den bisher bekannten Rontgenquellen, um enge Binérsysteme

mit Orbitalperioden von 2.09 d (Cen X-3) und 1.70 d (Her X-1).

Diese Erkenntnisse fiihrten alsbald zu dem bis heute allgemein akzeptierten
Standardmodell der Réntgenpulsare (z.B. Pringle und Rees 1972, Davidson
und Ostriker 1973, Lamb, Pethick und Pines 1973). Demzufolge akkretie-
ren Rontgenpulsare, wie die nicht pulsierenden Rontgenquellen, Materie von
einem Begleitstern iiber eine Akkretionsscheibe. Durch St68e der Teilchen
in der Akkretionsscheibe heizt sich diese so stark auf, dass die Materie am
heiflen inneren Rand der Scheibe fast vollstindig ionisiert ist. Man spricht
dann von einem Plasma, das im wesentlichen aus Protonen und Elektronen
besteht. Im Gegensatz zu den nicht pulsierenden Rontgenquellen besitzen
die Rontgenpulsare wie auch die Radiopulsare ein extrem starkes Magnet-
feld. Geladene Teilchen erfahren bei ihrer Bewegung in einem Magnetfeld ei-
ne Kraft, die Lorentzkaft, welche sowohl senkrecht zum Magnetfeld als auch
senkrecht zur Bewegungsrichtung der Teilchen wirkt. Mit abnehmendem Ab-
stand von dem Neutronenstern nimmt der Einfluss des Magnetfelds auf die
Bewegung des Plasmas zu. Am Alfvén-Radius, in ca. 1000 km Entfernung zu
dem Neutronenstern, iiberwiegt die Lorentzkraft sogar die Gravitationskraft.
Die Teilchen werden dann auf enge Spiralbahnen um die Magnetfeldlinien ge-
zwungen und entlang dieser auf die unmittelbare Umgebung um die Magnet-
pole des Neutronensterns akkretiert. Dort herrschen extreme Bedingungen:
Auf eine Fliache von ca. 1 km Radius stiirzen pro Sekunde ca. 100 Milliarden
Tonnen Materie mit etwa der halben Lichtgeschwindigkeit. Die Temperatur
betrdgt ca. 100 Millionen Grad, weshalb man die Polregionen auch als hot
spots (heifle Flecken) bezeichnet. Sie sind der Ausgangspunkt der intensi-
ven Rontgenstrahlung. Die an den hot spots entstehenden Réntgenphotonen
(Strahlungsteilchen) werden in bestimmte Richtungen bevorzugt emittiert.
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Welcher Anteil an Strahlung welche Richtung besitzt, wird durch die Emis-
sionsscharakteristik beschrieben. Diese kann jedoch nach der Emission der
Strahlung zusitzlich durch Lichtablenkung der Photonen im starken Gra-
vitationsfeld des Neutronensterns, ein Effekt der Allgemeinen Relativitits-
theorie, oder durch Streuung und Absorption an Materie im Umfeld des
Neutronensterns oder am interstellaren Medium, beeinflusst werden. Ist die
Magnetfeldachse gegeniiber der Rotationachse gekippt, so variiert der Blick-
winkel, unter dem die hot spots wéhrend einer Umdrehung des Neutronen-
sterns von einem entfernten Beobachter gesehen werden. Mit der Variation
der Blickwinkel auf die hot spots dndert sich auch, wie bei den Radiopul-
saren, die Intensitét der in die Beobachtungsrichtung emittierten Rontgen-
strahlung. Abhiingig von der Lage der Pole auf der Neutronensternoberfléiche
und deren Abstrahlungscharakteristik beobachtet man fiir jeden Pulsar ein
charakteristisches Pulsprofil.

Diese Modellvorstellung wurde bis heute durch eine Vielzahl von Beobach-
tungen bestétigt. Ein halbes Jahr nach der Entdeckung von Her X-1 wurde
HZ Herculis (HZ Her), ein Stern 13. Groflenklasse (magnitudo), als opti-
scher Begleitstern identifiziert (Davidsen et al. 1972, Forman, Jones & Liller
1972, Bahcall & Bahcall 1972). Die dem Neutronenstern zugewandte Seite
von HZ Her ist durch die intensive Rontgenbestrahlung stark aufgeheizt. Da-
durch beobachtet man periodische Helligkeitsschwankungen, welche mit der
Orbitalperiode des Systems korrelieren. Mit der Periode der Réntgenpulse
von 1.24 s lassen sich auch schwache Pulse im optischen Wellenléngenbereich
beobachten, die durch Reprozessierung der Rontgenstrahlung an der Ober-
fliche von HZ Her zustande kommen. Aus der Bahnperiode lassen sich die
Massen der beiden Komponenten erschlielen. Untersuchungen der optischen
Lichtkurve des Systems Her X-1/HZ Her durch Middleditch und Nelson
(1976) ergaben fiir die Masse des optischen Begleiters Mc = 2.18+0.11 M,
sowie Mx = 1.30 £0.14 Mg, fiir die Masse des Neutronensterns.

Bei einer Beobachtung mit einem bei etwas hoherer Energie empfindlichen
Rontgendetektor wihrend eines Ballonflugs 1976 entdeckten Triimper et al.
(1978) eine Zyklotronlinie im Energiespektrum von Her X-1. Gefangen in
dem extrem starken Magnetfeld des Neutronensterns befinden sich die Elek-
tronen in wohldefinierten Energiezustinden (Landau-Niveaus). Bei Stofien
mit Photonen oder Teilchen des akkretierten Plasmas konnen sie ihre Ener-
gie nur in bestimmten Mengen (Quanten) abgeben, die der Differenz ih-
rer diskreten Energiezustdnde entspricht. Dies fiihrt zu charakteristischen
Spektrallinien, deren Energie von der Stirke des Magnetfelds abhéngt. Aus



einer Zyklotronabsorptionslinie bei etwa 40 keV folgt demnach eine Magnet-
feldstéirke von (3 —5)-10'2 G. Der Nachweis dieser Spektrallinie ist der di-
rekte Beweis fiir die Existenz des starken Magnetfelds eines Neutronensterns.

Neben den durch die Spin- und Orbitalbewegung hervorgerufenen, periodi-
schen Schwankungen der Rontgenhelligkeit, beobachtet man bei dem Pulsar
Her X-1 zusétzlich einen 35-d-Zyklus. Wihrend dieses Zyklus findet man die
Quelle in einem etwa 11 d andauernden Zustand hoher Rontgenleuchtkraft
(main-on) und einem etwa 8 d dauernden Zustand etwas niedrigerer Leucht-
kraft (short-on). Diese ,hellen“ Zusténde sind jeweils getrennt durch etwa
8 d andauernde Phasen, wéihrend derer praktisch keine gepulste Réntgen-
strahlung der Quelle beobachtbar ist. Erklidren ldsst sich dieser 35-d-Zyklus
mit der Priizession einer gekippten und verbogenen Akkretionsscheibe, die
den Neutronenstern periodisch verdeckt (Petterson, Rothschild & Gruber
1991, Schandl & Meyer 1994). Einen vergleichbaren Zyklus findet man aus-
ser bei Her X-1 nur noch bei dem Rontgenpulsar LMC X-4 in der Groflen
Magellanschen Wolke.

Bis heute sind ca. 50 Rontgenpulsare mit Pulsperioden von 0.069 — 1413 s
bekannt. Thre Leuchtkrifte liegen zwischen 1033 — 103? erg/s%. Sechs dieser
Quellen sind bedeckende Systeme, wodurch sich deren Orbitalparameter und
Massenverhéltnisse bestimmen lassen.

Die Prozesse, die zur Emission von Rontgenstrahlung an den Polen fiihren,
laufen unter Bedingungen ab, wie sie in keinem irdischen Labor hergestellt
werden kénnen. Man denke dabei nur an das extreme Gravitations- und
Magnetfeld oder die enorme Menge an umgesetzter Energie. Daher bietet
die Beobachtung von Roéntgenpulsaren die einzige Moglichkeit, die Wech-
selwirkungen zwischen Strahlung und Materie unter diesen Bedingungen zu
studieren.

SchlieBlich ist auch die Zustandsgleichung der Materie, mit welcher sich der
innere Aufbau von Neutronensternen beschreiben ldsst, nicht genau bekannt.
Da die Dichte von Neutronensternen im Zentrum (abhingig von der Masse
des Neutronensterns) bei 1015 — 10'¢ g/cm? liegt und damit groBer als die
von Kernmaterie unter normalen Bedingungen (~ 10'# g/cm?) ist, miissen
in der Zustandsgleichung die bei den Wechselwirkungen der Neutronen un-
tereinander auftretenden kurzreichweitigen Kréfte der starken Wechselwir-
kung (die Kernkrifte) beriicksichtigt werden. Die dabei auftretenden Po-
tentiale sind bisher nicht hinreichend genau bekannt. Erschwert wird eine

$1erg=10"71J
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solche Beschreibung zusitzlich durch das mogliche Auftreten neuer exoti-
scher Teilchen wie z.B. Hyperonen. Schliellich tritt auch das Problem der
Behandlung eines Neutronensterns als Vielteilchensystem auf. Mit der Zu-
standsgleichung ist der Zusammenhang zwischen Druck und Dichte gegeben,
aus dem das Verhéltnis der Masse eines Neutronensterns zu seinem Radius
abgeleitet werden kann.

Das Ziel eines umfassenden Modells der Strahlungsemission von Rontgen-
pulsaren ist es, sowohl die beobachteten Spektren zu reproduzieren, als auch
das Zustandekommen der Pulsformen zu erklidren. Ein solches Modell muf3
verschiedene Aspekte beinhalten. Dazu gehoren die Wechselwirkungprozesse
bei der Abbremsung der akkretierten Materie an den magnetischen Polen,
der Strahlungstransport innerhalb der Emissionsregionen, die Geometrie der
Emissionsregionen, sowie die Effekte der Allgemeinen Relativitétstheorie,
insbesondere die Lichtablenkung im starken Gravitationsfeld eines Neutro-
nensterns. Neben einem besseren Verstédndnis der verschiedenen physikali-
schen Prozesse lassen sich mit einem solchen Modell auch Grenzen fiir die
Radien von Neutronensternen angeben. Zusammen mit den aus den beob-
achteten Bahnparametern bestimmten Massen von Neutronensternen sind
dies Kriterien, welche eine realistische Zustandsgleichung erfiillen muss. Es
ist dies einer der wenigen Fille, in denen astrophysikalische Beobachtun-
gen einen Beitrag zur Theorie iiber den inneren Aufbau der Materie leisten
konnen.

Diese Arbeit behandelt ein Modell, mit dem sich aus der beobachteten Form
der Pulse von Rontgenpulsaren sowohl die relative Lage der Magnetpole, als
auch das Emissionsmuster an den Polen unter Beriicksichtigung der Licht-
ablenkung erschliefen lisst. Uber die Emissionsprozesse selbst werden hier-
bei keinerlei Annahmen zugrundegelegt. Die erzielten Ergebnisse sind somit,
abgesehen von einigen grundlegenden geometrischen Annahmen, modellun-
abhéngig, und konnen daher mit verschiedenen Emissionsmodellen vergli-
chen und interpretiert werden.

Im Abschnitt 2.1 des folgenden Kapitels 2 wird zunéchst auf die Entwicklung
von kompakten Objekten in Binédrsystemen eingegangen, und die allgemein
iibliche Klassifizierung von Rontgendoppelsternen dargelegt. In Abschnitt
2.2 werden die verschiedenen Akkretionsmechanismen vorgestellt und spe-
ziell auf die Akkretion auf Neutronensterne mit starken Magnetfeldern ein-
gegangen. Die wichtigsten Beobachtungseigenschaften von Rontgenpulsaren
sind in Abschnitt 2.3 zusammengefasst. Ein Uberblick iiber die Ansiitze zur
Interpretation der Pulsprofile von Rontgenpulsaren wird in Abschnitt 2.4
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gegeben. In Kapitel 3 wird die Analysenmethode, mit der in dieser Arbeit
beobachtete Pulsprofile von Réntgenpulsaren untersucht werden, detailliert
dargelegt. Die speziellen Eigenschaften des Rontgendoppelsternsystems Her-
cules X-1/HZ Herculis sind in Kapitel 4 zusammengefasst. Im anschlieBenden
Abschnitt 4.1 werden die analysierten Pulsprofile vorgestellt. In Kapitel 4.2
werden die Ergebnisse der Anwendung der Methode auf Pulsprofile von
Her X-1 gezeigt und im anschlieenden Kapitel 4.3 diskutiert. In Abschnitt
4.3.3 wird dabei speziell auf die systematische Abhéngigkeit der Pulsform
von der Phase des 35-Tage-Zyklus eingegangen. Es wird gezeigt, dass ausge-
hend von den gefundenen Ergebnissen fiir die Geometrie und Emissionscha-
rakteristik, sich die beobachteten Pulsformen im Rahmen eines Modells der
sukzessiven Abschattung der beiden Emissionsregionen durch den inneren
Rand der Akkretionsscheibe verstehen lassen. Ergebnisse fiir die Rontgen-
pulsare Centaurus X-3 und Vela X-1 werden in Kapitel 5 vorgestellt und
mit denen von Hercules X-1 verglichen. Im abschlieBenden Kapitel 6 wer-
den die gewonnenen Erkenntnisse zusammengefasst und einen Ausblick auf
zukiinftige Anwendungen gegeben.



Kapitel 2

RoOntgenpulsare

2.1 Entwicklung enger Binirsysteme

In diesem Kapitel sind einige Entwicklungsszenarien von Bindrsystemen skiz-
ziert, in deren Verlauf es zu Massenaustausch zwischen den beiden Sternen
und zu Akkretion von Materie auf ein kompaktes Objekt kommt. Die skiz-
zierten Szenarien stellen keinesfalls alle moglichen Entwicklungswege von
Bindrsystemen dar, sondern es wird an einigen Beispielen gezeigt, wie es
aufgrund der unterschiedlichen Anfangskonfigurationen von Binérsystems zu
den verschiedenen Erscheinungsformen daraus resultierender Systeme kom-
men kann.

2.1.1 Entstehung von Binirsystemen

Sterne oder Sternsysteme entstehen innerhalb gigantischer interstellarer Mo-
lekiilwolken, wenn deren dichtere Regionen aufgrund ihrer Eigengravitation
kollabieren. Dabei zerfillt die Wolke in Fragmente, aus deren Kernen sich
im Verlauf der Verdichtung sogenannte Protosterne bilden. Ob ein isolier-
ter Stern, ein Bindrsystem oder ein System mit mehreren Sternen gebildet
wird, hingt von dem Anfangszustand der Wolke ab. Leider ldsst sich dieser
Vorgang nicht direkt beobachten. Die bei der Kontraktion des Gases frei-
werdende Gravitationsenergie fithrt zu einer Erhohung der Temperatur. Die
von dem Gas ausgehende Wirmestrahlung wird von den Gasmolekiilen in
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der umgebenden Wolke absorbiert und diffus in alle Richtungen reemittiert.
Die Geburt der Sterne vollzieht sich somit hinter einem im infraroten Wel-
lenldngenbereich strahlenden Vorhang.

Man kann sich heute jedoch mit Hilfe von Computersimulationen ein Bild der
Vorginge machen, die zur Entstehung von Sternen, Sternsystemen oder sogar
Planetensystemen fiihren (siehe z.B. Bate 2000, Boss 1995a). Abhingig von
den Anfangsparametern der Wolke, insbesondere deren Masse, geometrischer
Form, Rotation und Temperatur, und eventuell auch magnetischer Felder,
liefern die Simulationen Systeme protostellarer Kerne mit Massenverhéltnis-
sen und Absténden der Partner, wie man sie auch aus Beobachtungen junger
Doppelsterne in unserer Milchstrasse findet. Dazu gehéren schwach gebunde-
ne Doppelsterne mit Abstinden groBer als etwa 102 bis 10* AU* ebenso wie
enge Doppelsterne, deren Abstiinde kleiner als 1 AU sein konnen. Dariiber
hinaus findet man aus den Simulationen eine kritische Rotationsfrequenz,
unterhalb derer ausschliefllich isolierte Protosterne gebildet werden (Boss
1999). Beobachtungen von Molekiilwolken zeigen, dass ungefihr die Hilfte
dieser Wolken schneller rotieren als diese kritische Rotationsfrequenz, was
die Hiufigkeit fiir das Auftreten von Doppel- und Mehrfachsystemen er-
kldren wiirde. Ebenso wird ein weiteres Ergebnis der Simulationen, dass sich
bindre Protosterne am Anfang ihrer weiteren Entwicklung in exzentrischen
Orbits befinden, von den Beobachtungen bestitigt. Aufgrund dieser Tatsa-
chen glaubt man zumindest die wesentlichen Prozesse der Entstehung von
Doppelsternsystemen richtig verstanden zu haben.

Waihrend der Fragmentation einer Wolke entstehen zunéchst Kerne mit ei-
nem Radius in der Grofienordnung von 10 AU (Boss 1995b). Aus ihnen
konnen durch Fragmentation nur Doppelsterne mit einem Abstand > 10 AU
entstehen. Entscheidend fiir die Entstehung von sehr engen Doppelsternen
ist das Auftreten einer zweiten Kollapsphase, wenn die Temperatur im Kern
der Wolke, nach weiterer Akkretion von Materie und Kontraktion, hoch ge-
nug ist um Wasserstoffmolekiile zu dissoziieren. Im Anschluss an diese Phase
kann es zur weiteren Fragmentation eines bereits vorhandenen Kerns kom-
men (Bonnell & Bate 1994). Auf diese Weise ldsst sich die Entstehung von
sehr engen Doppelsternen erkliren, deren Abstand < 5 R ist.

*AU = astronomische Einheit = mittlerer Abstand Erde-Sonne = 149 597 870 km
tRg = Sonnenradius ~ 695 000 km
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2.1.2 Sternentwicklung in Binirsystemen

In engen Binérsystemen konnen sich die Sterne aufgrund ihrer gravitativen
Wechselwirkung in ihrer Entwicklung sehr stark gegenseitig beeinflussen.
Die Entwicklung der beiden Sterne verlduft dann sehr unterschiedlich im
Vergleich zu der isolierter Sterne. Wéahrend der relativ stabilen Phase des
Wasserstoff-Brennens am Beginn ihrer Evolution auf der Hauptreihe, ent-
wickeln sich die Sterne zun&chst unabhéingig voneinander. Dies geschieht
auf der nuklearen Zeitskala 7,.., welche durch

_ B, _ M/M,
Tnuc = L ~ L/L@

. 1010 a (21)

gegeben ist, wobei E;, das Energiereservoir oder die Energie, die bei der Fusi-
on des gesamten Wasserstoffs umgesetzt werden kann, und L die Leuchtkraft
des Sterns ist. Wegen der (empirischen) Masse-Leuchtkraft Beziehung

% _ (Mﬁe)&s fiir (M > M) (2.2)

bedeutet dies, dass der massereichere Stern (der Primérstern), da seine Fu-
sionsrate wesentlich gréfier ist und er daher mehr Energie erzeugt und somit
auch heller ist, sich schneller entwickelt als der massedrmere Sekundérstern.
Ist der grofite Teil des Wasserstoffs verbrannt, bildet sich ein Heliumkern.
Da dieser zunéchst zu kiihl ist um die néichste Stufe der Fusionsreaktionen,
den 3a-Prozess, bei dem jeweils drei Heliumkerne in einen Kohlenstoffkern
umgewandelt werden, zu ziinden, kontrahiert der Heliumkern. Der restliche
Wasserstoff brennt in einer Schale um den Heliumkern mit einer héheren
Rate als zuvor. Dies fiihrt zu einer Expansion der Hiille. Bei isolierten Ster-
nen kann der Radius des Sterns auf 100 bis 1000 R anwachsen. Da ihre
Oberflichentemperatur relativ kiihl ist, sie also rotlich erscheinen, werden
solche Sterne rote Riesen genannt. Besitzt der Stern mehr als 11 M), steigt
die Temperatur des Heliumkerns schliellich so weit an, bis auch das Helium-
brennen ziinden kann.

Massentransfer in Bindrsystemen: Roche Lobe Overflow

In einem engen Doppelsternsystem kann eine Komponente nicht beliebig
weit expandieren. Die Bewegung von Materie in einem System aus zwei sich
umkreisenden Sternen leitet sich von ihrem Roche-Potential ab. Es ist die
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Abb. 2.1: Mapstibliche Darstellung der Aquipotentialflichen des Roche-
Potentials in der Orbitalebene des Systems Her X-1/HZ Her (Mx/Mops =
0.59). Der Roche lobe ist die innerste dargestellte Aquipotentialfliche mit der
Form einer Acht. Der innere Lagrangepunkt (L1 ) ist der Berihrungspunkt der
A quipotentialflichen der beiden Komponenten.

Summe der Gravitationspotentiale der beiden Sterne plus dem durch die Or-
bitalbewegung um ihren gemeinsamen Schwerpunkt hervorgerufenen Zentri-
fugalpotential. In einem mit dem Binérsystem mitrotierenden Koordinaten-
system ldsst sich das Roche-Potential schreiben als:

—G M, -GMy, 1, 9
P = ——F— —— — = (WX 7). 2.3
() = e ~ e~ 3@ D (2.3)

Dabei sind G* die Gravitationskonstante, M » und 7 o die Massen bzw. die
Ortsvektoren der Schwerpunkte der beiden Sterne, & der Vektor der Winkel-
geschwindigkeit der Orbitalbewegung der Sterne und 7 der Ortsvektor einer
Testmasse. In diesem Potential gibt es eine Aquipotentialfliiche, den Roche
lobe, auBlerhalb derer Materie nicht mehr gravitativ an einen der beiden Ster-
ne gebunden ist (siche Abb. 2.1). Fiillt ein Stern seinen Roche lobe vollstindig

G = 6.67259-10~ 1 Nm? /kg?
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aus, beginnt Gas iiber den inneren Lagrangepunkt, den Sattelpunkt zwischen
den Potentialsenken der beiden Sterne, auf die andere Komponente iiberzu-
stromen. Auf diese Weise kann es in Doppelsternsystemen zu Masseniiber-
strom von der urspriinglich massereicheren zur massedrmeren Komponente
kommen.

Diese Art von Massentransfer vollzieht sich auf der thermischen Zeitskala

Ttn, Welche verglichen mit der nuklearen Zeitskala 7, auf der sich der Stern

entwickelt, extrem kurz ist. Sie ist gegeben durch
GM? (M/Mo)?

~3.107 a
rRL "~ ®/Ro)(L/Lo)

(2.4)

Tth =

Mit der Masse-Leuchtkraft Beziehung sowie der Beziehung zwischen der Mas-
se und dem Radius

R M \%?
o ~ <M—®> fir (M > M) (2.5)
lasst sich dies schreiben als
M2
Teh =~ 3-107 (—) a. (2.6)
Mo

Abhéngig von der Masse des Primérsterns wird so viel Materie auf den Se-
kundérstern iibertragen, dass dessen duflere Hiille stark anwichst. Dies ist
insbesondere dann der Fall, wenn die Massen der beiden Komponenten sich
um mehr als einen Faktor 2 bis 3 unterscheiden, oder wenn die massenab-
gebende Komponente eine konvektive Hiille besitzt. Als Folge davon wird
auch der Sekundirstern in relativ kurzer Zeit seinen Roche lobe ausfiillen.
Daraufthin kommt es zur Ausbildung eines common envelope, einer ellipti-
schen Gaswolke, die beide Komponenten umbhiillt. Durch die Reibung der
in der Gaswolke sich umkreisenden Sterne werden diese abgebremst. Daher
schrumpft ihr Abstand und die umhiillende Wolke wird so stark aufgeheizt,
bis sie schlieBlich abgestossen wird. Ubrig bleibt ein kompakter Heliumstern,
der Kern des Primérsterns, und ein Hauptreihenstern, der Sekundérstern,
der nach wie vor Wasserstoff verbrennt.

Die weitere Entwicklung des engen Doppelsternsystems héingt hauptséichlich
von der anfinglichen Masse der Primérkomponente ab. Ist diese grofier als
11 Mg, so kann ein Neutronenstern entstehen, ist sie grofler als 40 Mg, so
entsteht moglicherweise sogar ein Schwarzes Loch.
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Binirsysteme mit einem Weilen Zwerg: Kataklysmische Variable

Ist die urspriingliche Masse des Primérsterns weniger als 11 M, wird der
ausgebrannte Heliumstern in den meisten Fillen zu einem Weiflen Zwerg
schrumpfen. Ist gleichzeitig die Masse des Sekundérsterns kleiner als 1 Mg
und der Abstand der Komponenten kleiner als ungefihr 10 R, so kann ein
»halbgetrenntes“ Doppelsternsystem entstehen, bei dem der Sekundérstern
seinen Roche lobe vollstindig ausfiillt. In dem engen Binérsystem ist die
Bewegung des Sekundérsterns gebunden, d.h. die Rotationsperiode des Se-
kundérsterns ist gleich seiner Orbitalperiode. Der Begleitstern weist dann
dem Weilen Zwerg, wie der Mond der Erde, immer dieselbe Seite zu. Wie
die Sonne verliert auch der Sekundérstern entlang seines Magnetfelds io-
nisierte Materie. Auswirkungen dieses Sonnenwindes der Sonne sind z.B.
die Erscheinungen des Polarlichtes oder die Funkstérungen im Luftverkehr,
die besonders bei erhthter Sonnenaktivitit auftreten. Mit der Materie ver-
liert der Stern auch an Drehimpuls. Diese ,,Abbremsung® des Sterns wird
auch als magnetic braking bezeichnet. Wegen der gebundenen Rotation des
Sekundirsterns kann dies jedoch nicht zu einer Verldngerung seiner Orbi-
talperiode fithren, sondern es verringert sich der Abstand zu dem Weiflen
Zwerg. Infolgedessen schrumpft auch der Roche lobe der Sterne. Fiillt der
Sekundéarstern seinen Roche lobe aus, so setzt Massentransfer auf den Wei-
Ben Zwerg ein. Solche Doppelsterne sind als Kataklysmische Variable (CV)
bekannt.

Kataklysmische Variable besitzen Orbitalperioden zwischen 2 h und einigen
Tagen. Im sichtbaren Bereich sind kataklysmische Variable meist schwache
Objekte mit einer absoluten Helligkeit M, ~ 4 mag. Der hot spot der Akkre-
tionsscheibe, jener Punkt, an dem der Akkretionsstrom des Begleitsterns auf
die Akkretionsscheibe des Weilen Zwergs trifft, strahlt jedoch im ultravio-
letten (UV) Wellenlidngenbereich sehr hell. Insbesondere bei Systemen mit
einem Riesenstern trigt hauptsidchlich der hot spot zur Leuchtkraft bei.

Besitzt der Weifle Zwerg ein starkes Magnetfeld, kann sich keine Akkretions-
scheibe ausbilden. Die (ionisierte) Materie wird entlang der Magnetfeldli-
nien auf die Magnetpole akkretiert wo eine Temperatur von einigen 10® K
herrscht. Diese hot spots an den Magnetpolen des Weilen Zwergs sind der
Ausgangspunkt weicher Réntgenstrahlung. Nach ihrem Prototyp werden sol-
che Sterne AM-Her Sterne genannt.

Kataklysmische Variable sind durch ihre Helligkeitsschwankungen charakte-
risiert. Besonders starke Schwankungen, die nicht durch die Bedeckung des
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Begleitsterns hervorgerufen werden bezeichnet man aufgrund ihrer raschen
Zunahme der Helligkeit als Ausbriiche. So wird die Erscheinung der Zwer-
gnovae, Helligkeitsausbriiche von 2 bis 6 mag in unregelméissigen Perioden
zwischen 10 und 1000 d, auf Instabilititen innerhalb der Akkretionsscheibe
zuriickgefiihrt.

Die auf den Weilen Zwerg akkretierte, wasserstoffreiche Materie reichert
sich in einer Schicht an der Oberfliche an. Mit zunehmender Dicke kann der
Druck in dieser Schicht so grofl werden, dass schlief8lich sogar die Wasserstoff-
fusionsreaktion ziindet (thermonuclear runaway). Die Reaktion breitet sich
dann innerhalb von Stunden iiber die gesamte Oberfliche des Weilen Zwergs
aus und die zuvor akkretierte Schicht wird in den Weltraum geschleudert.
Mit dieser Modellvorstellung lisst sich das Auftreten von klassischen Novae
in kataklysmischen Variablen erklidren, bei denen die Helligkeit fiir einige
Tage um bis zu 20 Groflenklassen ansteigen kann. Klassische Novae kénnen
periodisch auftreten, wann immer sich geniigend akkretiertes Material auf
der Oberfliche des Weilen Zwergs angesammelt hat um die Fusionsreaktion
zu ziinden. Diese werden als rekurrierende Novae bezeichnet. Die typischen
Perioden fiir das wiederholte Auftreten von Novae sind in der Gréflenord-
nung von Jahren.

Bei hohen Akkretionsraten von mehr als 10~? bis 108 M /a sind die Aus-
briiche eher schwach, so dass der Weifle Zwerg langfristig durch Akkretion an
Masse zunimmt. Wird auf diese Weise die Chandrasekhar-Masse von 1.4 Mg
iibertroffen, so wird der Weifle Zwerg in einer Supernova la zerstort. Ist die
Akkretionsrate dagegen relativ gering (< 1072 Mg /a), sind die Ausbriiche
so heftig, dass dabei praktisch die gesamte zuvor akkretierte Materie wieder
abgestossen wird. Dann kann in einer kataklysmischen Variablen normaler-
weise keine Supernova stattfinden.

Umstritten ist das Szenario, wonach ein Weiler Zwerg, wenn er durch Ak-
kretion von Materie seines Begleitsterns die Chandrasekhar-Grenzmasse von
1.4 Mg, iiberschreitet, durch einen sogenannten Accretion-Induced-Collapse
nicht in einer Supernova la zerstért wird, sondern zu einem Neutronenstern
kollabieren kann (siehe z.B. Fryer et al. 1999).

Besitzt der Sekundirstern eine Masse von mehr als 1 Mg, so expandiert
er, nachdem sich ein Heliumkern gebildet hat. Sobald er seinen Roche lobe
ausfiillt, setzt Massentransfer ein. Akkretiert der Weifle Zwerg nicht geniigend
Materie, so kommt es erneut zur Bildung eines common envelope. Wird die-
ser wiederum abgestofen, bleibt moglicherweise ein enges Weiles Zwergen-
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paar zuriick. Ist der Abstand der beiden Weiflen Zwerge kleiner als 3 Rg),
so verliert das System durch die Abstrahlung von Gravitationswellen so viel
Energie, dass die beiden Komponenten schliellich zu einem einzigen Weiflen
Zwerg verschmelzen. Ubersteigt dessen Gesamtmasse die Chandrasekhar-
Masse von 1.4 Mg kommt es ebenfalls zu einer Supernova Ia, bei der der
Weifle Zwerg zerstort wird.

Binirsysteme mit einem Neutronenstern oder Schwarzen Loch

Ist die urspriingliche Masse des Primérsterns grofler als 11Mg, so wird im
Innern des nach der ersten common envelope Phase iibriggebliebenen kom-
pakten Heliumsterns iiber den 3a-Prozess Helium zu Kohlenstoff verbrannt.
Besitzt der Stern mehr als 30 Mg, expandiert seine Atmosphére so stark,
dass er zu einem Wolf-Rayet Stern wird. Wolf-Rayet Sterne sind durch ih-
re hohe Leuchtkraft und ihre aufgrund der Expansion ihrer duleren Hiille
extrem verbreiterten Emissionslinien charakterisiert. Kommt schlieflich der
3a-Prozess zum Stillstand, explodiert der Primérstern in einer Supernova
Typ II. Ist die urspriingliche Masse des Primérsterns grofler als 40 M),
kann ein Schwarzes Loch entstehen, ansonsten bleibt ein Neutronenstern
zuriick. Wihrend der Supernova-Explosion verliert das Doppelsternsystem
einen betrichtlichen Teil seiner Masse. Aus dem Virial-Satz

Epot

FEyin = — (2.7)
lésst sich folgern, dass das Bindrsystem auseinandergerissen wird, falls mehr
als die Hilfte der Gesamtmasse des Systems wihrend der Supernovaexplo-
sion fortgeschleudert wird. In diesem Fall entsteht ein isolierter Neutronen-
stern bzw. ein isoliertes Schwarzes Loch mit einer hohen kick-Geschwindigkeit
(kick-velocity) relativ zur Galaxie und ein OB runaway star (fliichtender
Stern). Ein Neutronenstern ist dann fiir ~ 107 a méglicherweise als norma-
ler Radiopulsar beobachtbar. Die Geschwindigkeiten beobachteter isolierter
Radiopulsare betragen ~ 450 km/s und sind somit mindestens eine Grofien-
ordnung schneller als die ihrer Vorldufersterne, die die Geschwindigkeit von
Sternen in der galaktischen Ebene von typischerweise 10 bis 50 km/s be-
sitzen. Ist die verbleibende Masse des Doppelsternsystems grofler als die bei
der Supernovaexplosion verlorene Masse, bleibt das System gebunden. Ist der
Massenverlust wihrend der Supernovaexplosion nicht exakt symmetrisch, so
erhalten die beiden Komponenten durch den Impuls der Materie exzentri-
sche Orbits und das System als ganzes wird beschleunigt. Es erhilt dadurch
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eine kick-Geschwindigkeit relativ zur Galaxie (Shklovskii 1970), die jedoch
aufgrund der héheren Masse des Binérsystems relativ niedrig ist im Vergleich
zu der kick-Geschwindigkeit isolierter Pulsare. Die Wahrscheinlichkeit, dass
das Binédrsystem wihrend der Supernovaexplosion auseinandergerissen wird,
ist sehr hoch und erklért, warum man so wenig (~ 1%) Pulsare in Binérsy-
stemen findet.

Entwicklung von HMXB

In den bei der Supernovaexplosion des Primérsterns nicht zerstérten Syste-
men besitzt die Sekunddrkomponente in den meisten Féllen eine Masse zwi-
schen 10 und 40 Mg, und bildet somit im Laufe ihrer Entwicklung ebenfalls
einen Heliumkern. Danach expandiert der Begleitstern bis er seinen Roche lo-
be fast ganz ausfiillt. Solche Sterne der Spektralklassen O oder B (Riesen, Of
oder blaue Uberriesen) besitzen Radien zwischen 10 und 30 R und Leucht-
kriifte L ~ 10° Ly ®. Von solchen leuchtkriiftigen Sternen geht ein intensiver
Sternwind mit Massenverlustraten > 10~% Mg /a, bei Sternen mit Massen
> (20 — 25) Mg, sogar bis zu einigen 10~ 8Mg /a aus. Der Sternwind selbst
kann eine Geschwindigkeit von 1000 bis 2000 km/s besitzen. Ein kleiner Teil
(< 1%) dieser vom Sekundirstern abgestossenen Materie kann durch den
als Windakkretion oder auch als Bondi-Hoyle Akkretion bezeichneten Me-
chanismus von dem kompakten Objekt akkretiert werden. Die Materie des
Sternwinds, die das kompakte Objekt innerhalb eines bestimmten Abstands
passiert, wird dabei in dessen Gravitationsfeld so abgelenkt, dass sie hinter
dem kompakten Objekt mit Materie des Sternwinds zusammentrifft, die das
kompakte Objekt auf der gegeniiberliegenden Seite passiert hat (Davidson &
Ostriker 1973). Bei der Kollision verliert die Materie soviel Impuls, dass sie
von dem kompakten Objekt akkretiert werden kann. Ob es dabei auch zur
Bildung einer Akkretionsscheibe kommen kann, ist umstritten und mogli-
cherweise von Fall zu Fall unterschiedlich (siehe z.B. Iben, Tutukov & Yun-
gelson 1995, sowie Literaturverweise darin). Diese Phase in der Entwicklung
von engen Doppelsternen, in der das kompakte Objekt bei der Akkretion von
Materie aus dem Sternwind seines massiven Begleitsterns Rontgenstrahlung
emittiert, kann ca. 3 000 bis 300 000 Jahre andauern. Aufgrund der grofien
Masse des Sekundérsterns werden solche Systeme High Mass X-Ray Binaries
(HMXB) genannt. Typische Vertreter dieser Klasse, von denen bis heute ca.
100 Quellen bekannt sind, sind die Rontgenpulsare Cen X-3 und Vela X-1,

8 Lo = Sonnenleuchtkraft = 3.826-10%3 erg/s = 3.826-1028 W
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oder die Quelle Cyg X-1, bei der es sich mit grofier Wahrscheinlichkeit um
ein Schwarzes Loch handelt.

Fiillt der Sekundérstern aufgrund seiner weiteren Entwicklung schliellich sei-
nen Roche lobe aus, bildet sich erneut ein common envelope, in dem die Ront-
genstrahlung stark abgeschwicht oder absorbiert wird. Das System ist dann
nicht mehr als XRB beobachtbar. In Systemen mit Perioden kiirzer als ca. 3 d
werden wiahrend dieser zweiten common envelope-Phase die beiden Kompo-
nenten miteinander verschmelzen. Handelt es sich bei der Primérkomponente
um einen Neutronenstern, so kann dieser womdglich bis in das Zentrum des
massereichen Begleitsterns eintauchen, ohne dass dessen Hiille dabei abgesto-
Ben wird. Das daraus resultierende Objekt, ein massereicher Stern mit einem
Neutronenstern in seinem Zentrum, wird als Thorne-Zytkow Objekt (TZO)
bezeichnet. Es besitzt die Struktur eines roten Riesen mit einem Radius von
einigen AU, einer niedrigen effektiven Temperatur und einer Leuchtkraft in
der Grofenordnung von 10° L. Jedoch geht von diesen Objekten ein star-
ker Sternwind mit Massenverlustraten in der Gréfenordnung von 10~° bis
1075 Mg/a aus. So verlieren diese Objekte nach einigen 108 a ihre gesamte
Hiille, so dass schlief8lich nur noch der isolierte Neutronenstern zuriickbleibt.
Dieser Radiopulsar besitzt dann eine moderate Geschwindigkeit bzgl. der
Galaxie.

Bei Systemen mit ldngeren Orbitalperioden ist nach einigen 10000a der com-
mon envelope abgeblasen, und es bleiben der Neutronenstern und der nackte
Heliumkern des Begleitsterns iibrig, dessen urspriinglich weiter und exzen-
trischer Orbit wihrend der common envelope-Phase eng und kreisférmig ge-
worden ist. Abhéingig von der Masse wird sich der Heliumkern entweder zu
einem massereichen Weiflen Zwerg entwickeln oder in einer Supernova Typ
II explodieren, bei der ein weiterer Neutronenstern entsteht. Im ersten Fall
entsteht so ein System aus einem Weillen Zwerg in einem engen kreisférmi-
gen Orbit um einen Neutronenstern, wie es bei dem 195.6 ms Radiopulsar
PSR 0655464 mit einer Orbitalperiode von 1.03 d beobachtet wird. Im zwei-
ten Fall wird das System wihrend der Supernovaexplosion normalerweise
auseinandergerissen, woraufhin sich die beiden Komponenten mit hoher Ge-
schwindigkeit voneinander entfernen und méglicherweise als isolierte Pulsare
mit einer hohen kick-Geschwindigkeit beobachtbar sind. In seltenen Féllen
kann ein solches System gebunden bleiben und in einem System bestehend
aus zwei Neutronensternen in engen exzentrischen Orbits resultieren. Ein
zu einem solchen System gehorender Neutronenstern ist der von Hulse und
Taylor 1974 entdeckte 59 ms Pulsar PSR 1913+16, dessen 7.75 h Orbit
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durch die Abstrahlung von Gravitationswellen langsam schrumpft. Schlief3-
lich wird der Energieverlust durch die Abstrahlung von Gravitationswellen
so stark, dass sich die beiden Neutronensterne in einer Spiralbewegung so
lange anndhern, dass sie schliellich in einem enormen Ausbruch von «- und
Rontgenstrahlung zu einem Schwarzen Loch verschmelzen. Solche Ereignis-
se konnten die Erklirung fiir die mysteriésen v-Ray Bursts (GRB) sein, von
denen im Durchschnitt einer pro Monat von einem globalen Netzwerk von
Satelliten beobachtet wird und deren Energieausstofl noch grofer ist als der
von Supernovaexplosionen.

Aus Systemen mit einer urspriinglichen Masse der Primidrkomponente von
mehr als 40 Mg und einer Masse des Heliumkerns der Sekundirkomponente
von mehr als 17.5 Mg entstehen entweder zwei isolierte Schwarze Locher
mit hohen kick-Geschwindigkeiten, oder gar ein Bindrsystem bestehend aus
zwei Schwarzen Lochern, die letztendlich ebenfalls miteinander verschmelzen
werden. Schwarze Locher konnen nur indirekt beobachtet werden, wenn sie
Materie aus ihrer Umgebung akkretieren. Da in Bindrsystemen mit zwei
Schwarzen Lochern aber keine Materie mehr zur Verfiigung steht, sind sie mit
herkdmmlichen Methoden nicht beobachtbar. Daher ldsst sich die Existenz
solche Systeme nur mit Hilfe von Gravitionswellendetektoren nachweisen,
von denen sich einige zur Zeit im Aufbau oder in der Planung befinden.

Ein anderer Mechanismus von Massentransfer in HMXB liegt vor, wenn es
sich bei dem Sekundérstern um einen Be-Stern handelt. Be-Sterne sind Ster-
ne der Spektralklasse O bis A mit ausgedehnten Hiillen, die durch breite
Emissionslinien charakterisiert sind und die sehr schnell rotieren. Die Massen
von Be-Sternen in HMXB liegen zwischen 8 und 20 M. Ihre Radien sind mit
R < 5—10 Ry im Vergleich zu den Begleitsternen in ,,standard“ HMXB re-
lativ klein. Sie sind somit wesentlich kleiner als ihr Roche lobe. Bedingt durch
ihre schnelle Rotation sind Be-Sterne jedoch stark abgeplattet und kénnen in
ihrer Aquatorebene Materie verlieren. Der Massenverlust kann so hoch sein,
dass der Stern zeitweise von einer zirkumstellaren Scheibe umgeben ist. In
einem HMXB mit einem Be-Stern befindet sich das kompakte Objekt in der
Regel in einem stark exzentrischen Orbit mit Perioden zwischen 15 d und
1 a. Je nachdem, ob sich das kompakte Objekt auf seinem Orbit gerade in
der dquatorialen Scheibe des Be-Sterns befindet und wieviel Materie in der
Scheibe enthalten ist, kann Akkretion stattfinden. Diese duflert sich dann in
regelméBigen Ausbriichen der Quelle, deren Periode mit der Orbitalperiode
des kompakten Objekts korreliert. Ausbriiche in Be-Systemen kénnen aber
auch dann auftreten, wenn der Be-Stern eine ganze Schale seiner dufleren
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Hiille abstofit (Stella, White & Rosner 1986). Daher ist die Leuchtkraft von
Be-Systemen #duflerst variabel und oft auch von ldngeren Perioden gerin-
ger Aktivitit gekennzeichnet. Teilweise findet praktisch keine Akkretion von
Materie mehr statt, woraufhin die Systeme im Roéntgenbereich nicht mehr
beobachtbar sind. Wegen des wiederholten kurzzeitigen Aufflackerns in Aus-
bruchsphasen des Begleitsterns werden solche Quellen auch als transients
bezeichnet. Ein solches System ist z.B. die Quelle A 0535+26, die eine Orbi-
talperiode von 110 d besitzt. Bei einigen groflen Ausbriichen erreichte dieses
System eine Rontgenleuchtkraft Lx = (3 —5)-1038 erg/s, womit es kurzzeitig
das hellste Objekt am Rontgenhimmel war.

Am Ende der Entwicklung von Be-Systemen steht wiederum eine common
envelope-Phase, die mit einem starken Massenverlust des Systems verbun-
den ist. Zuletzt sind schliellich, wiederum abhingig von den Massen der
Partner, drei Endstadien denkbar: der Be-Stern entwickelt sich zu einem
Weiflen Zwerg in einem Orbit um den Neutronenstern, oder der Kern des
Be-Sterns kollabiert in einer Supernova ebenfalls zu einem Neutronenstern,
wobei das System aus zwei Neutronensternen entweder gebunden bleibt oder
auseinandergerissen wird.

Entwicklung von LMXB

Neben der Klasse der HMXB, deren Sekundidrkomponenten typischerweise
Massen > 15 Mg besitzen (~ (8 —20) Mg in Be-Systemen), beobachtet man
jedoch auch Binérsysteme mit einem kompakten Objekt als Primérkompo-
nente und einem relativ massearmen Sekundérstern als Begleiter mit ei-
ner Masse ~ (0.3 — 2.0) Mg. Diese Rontgendoppelsterne werden Low Mass
X-Ray Binaries (LMXB) genannt. Sie besitzen Orbitalperioden zwischen
11 min und 17 d und haben typische Rontgenleuchkréifte im Bereich von
1036 — 1038 erg/s, welche Massenakkretionsraten von 1071° — 1078 M, /a er-
fordern. Die Begleitsterne von kompakten Objekten in LMXB sind meistens
entwickelte Hauptreihensterne der Spektralklassen A oder spéter, und sind
im Vergleich zu den optischen Begleitsternen in HMXB leuchtschwach. Der
Sternwind dieser Begleitsterne ist viel zu gering, um die erforderlichen Mas-
senakkretionsraten erkliren zu kénnen ist. Daher muss es sich bei dem Ak-
kretionsmechanismus in LMXB um Roche lobe overflow handeln. Wihrend
bei HMXB das Verhiltnis zwischen der Leuchtkraft im optischen Bereich
zur Rontgenleuchtkraft Lopy/Lx > 1 ist, ist in LMXB Loyt /Lx < 0.1. Die
Erscheinung von LMXB ist also von deren Réntgenleuchtkraft dominiert.
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Da die Sekundidrkomponente eines LMXB nur eine relativ kleine Masse be-
sitzt, miissen die beiden Sterne einen sehr geringen Abstand zueinander
besitzen, damit widhrend der Entwicklung der Sekundirkomponente Mas-
sentransfer auf den Neutronenstern einsetzen kann. Dies erfordert nach den
Modellvorstellungen sehr spezielle Anfangsbedingungen, die die Entstehung
eines LMXB im Vergleich zu der eines HMXB zu einem seltenen Ereignis
machen (van den Heuvel 1994). Sieht man von der Moglichkeit der Entste-
hung eines Neutronensterns in einem LMXB durch AIC eines Weiflen Zwergs
in einem CV-dhnlichen System mit einem relativ massearmen Sekundérstern
ab, werden insbesondere zwei mégliche Szenarien zur Entstehung von LMXB
diskutiert.

Beim Triple Star Model (Eggleton & Verbunt 1986) geht man zunéchst von
einem System von drei Komponenten aus: ein kompaktes Objekt (ein Neu-
tronenstern oder ein Schwarzes Loch) im Orbit um einen massereichen Se-
kundérstern von ca. 20 M wie in einem HMXB, und einem Zwergstern der
Spektralklasse K in einem gréfleren Orbit. Aus der common envelope-Phase
der beiden Zentralsterne bildet sich ein Thorne-Zytkow Objekt, dessen Hiille
den K-Zwergstern einschlie8t. Bevor der K-Zwergstern auf das zentrale kom-
pakte Objekt spiralt, verliert das TZO seine Hiille vollstdndig und es bleibt
der K-Zwergstern in einem engen Orbit (< 1 d) um das kompakte Objekt

iibrig. Aufgrund der Tatsache, dass bei diesem Modell das TZO seine Hiille
genau in dem Moment vollstindig verlieren muss, in dem der K-Zwergstern
die fiir die Entstehung eines LMXB notwendige richtige Entfernung zu dem
kompakten Objekt hat, ldsst sich die Hdufigkeit der LMXB in unserer Ga-
laxie nicht allein mit diesem Modell erkléren.

Nach einer anderen Modellvorstellung zur Entstehung von LMXB besitzen
die beiden Komponenten bereits zu Beginn ihrer Entwicklung ein extremes
Massenverhiltnis (Sutantyo 1975, van den Heuvel 1994, sowie Literatur-
verweise jeweils darin). Daher wird es nach Einsetzen des Massentransfers
wihrend der Entwicklung der massereichen Primédrkomponente sehr bald zu
einer common envelope-Phase kommen. Nur bei urpriinglich weiten Syste-
men und dementsprechend ausgedehnter einhiillender Wolke wird der mas-
searme Begleitstern in der Lage sein den common envelope wihrend des
Schrumpfens des Orbits so weit aufzuheizen, dass dieser abgestolen werden
kann. Aufgrund der im Vergleich zu einem HMXB relativ kleinen Masse wird
ein solches System jedoch wihrend der Supernova der Primidrkompnente in
den meisten Fillen auseinandergerissen werden. In den wenigen Fiéllen, in
denen ein solches System moglicherweise gebunden bleibt, wird der Orbit
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wihrend der Supernova duflerst exzentrisch und das System als ganzes wird
eine kick-Geschwindigkeit erhalten, wenn der Massenverlust wihrend der Su-
pernovaexplosion nicht symmetrisch ist.

Da die Sekundirkomponente nicht geniigend Masse besitzt um einen in-
tensiven Sternwind zu erzeugen, kann Massentransfer in LMXB erst dann
stattfinden, wenn der Begleitstern seinen Roche lobe ausfiillt. Im Gegensatz
zur Windakkretion bei HMXB wird bei Massentransfer durch Roche lobe
overflow praktisch die gesamte vom Sekundérstern abgegebene Materie von
dem kompakten Objekt akkretiert. Da dabei auch der Gesamtdrehimpuls des
Systems erhalten bleibt spricht man auch von konservativem Massentrans-
fer. Dabei édndert sich der Abstand der beiden Sterne gemifl der Beziehung
(siche z.B. van den Heuvel 1994):

da 1 1
— =—2(— — — ) dM 2.8
a <MX Mc> X ( )

wobei Mx die Masse der Primidrkomponente, M die Masse der Sekundér-
komponente und a der Abstand der beiden Komponenten zueinander ist.

Mit Ausnahme weniger Quellen besitzt die Sekundidrkomponente in LMXB
weniger Masse als die Primirkomponente. In diesem Fall fithrt der Mas-
sentransfer von der Sekundédrkomponente auf das kompakte Objekt zu einer
VergroBerung des Abstands. Der Massentransfer wird dadurch gebremst und
setzt erst mit der weiteren Entwicklung bzw. Expansion des Sekundérsterns
wieder ein. Der Massentransfer findet dann auf der nuklearen Zeitskala m,
statt und ist duBerst stabil. Auf diese Weise kann die réntgenstrahlenemittie-
rende Phase eines solchen Binérsystems, in der es als LMXB in Erscheinung
tritt, etwa 10® bis 10'° a lang andauern. Damit handelt es sich bei LMXB
um wesentlich dltere Systeme als bei HMXB, die nur fiir etwa 10* bis 10° a
als Rontgenquellen existieren. Dies erkldrt auch die unterschiedliche raumli-
che Verteilung der beiden Klassen von XRB innerhalb der Galaxie. Wahrend
man LMXB hauptséchlich in Kugelsternhaufen, im Halo um die galaktische
Scheibe und in der Verdickung zum galaktischen Zentrum (galactic bulge)
hin konzentriert findet, also in alten Sternpopulationen (Pop. IT) mit einem
typischen Alter von 10'0 a, beobachtet man HMXB fast ausschlielich in den
Spiralarmen in der galaktischen Scheibe wie es fiir junge Sternpopulationen
(Pop. 1) mit einem Alter von weniger als 107 a iiblich ist. Da die beob-
achtete Anzahl der Objekte der beiden Klassen von Réntgendoppelsternen
vergleichbar ist, folgt aus ihrem Alter, dass die Entstehungsrate von LMXB
gegeniiber der von HMXB um etwa 4 bis 5 Groflenklassen niedriger ist. Fiir
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eine Hiufigkeit von Supernovae Typ II in unserer Galaxie von etwa einer in
100 Jahren ergibt sich daraus, dass sich aus 10 000 Supernovae II nur etwa
ein LMXB entwickelt. Dagegen entwickeln sich bei einer Entstehungsrate von
10~3 HMXB/a und weiteren (1 —2)-10~3 Be — Systemen/a aus 10 Superno-
vae Typ II 1 bis 3 HMXB. Mit der relativ hohen kick-Geschwindigkeit und
dem hohen Alter von LMXB lésst sich deren, im Vergleich zu HMXB breitere
Verteilung um die galaktische Scheibe verstehen. Ebenso lédsst sich mit dem
hohen Alter auch die geringe Exzentrizitat der Orbits in LMXB erklédren, da
withrend der langen Lebensdauer die anfinglich exzentrischen Orbits durch
gravitative Wechselwirkung (Gezeitenreibung) hochgradig kreisférmig wer-
den.

In sehr engen LMXB mit Orbitalperioden P, < 10 h fithrt Gravitations-
wellenabstrahlung (zusitzlich verstirkt durch magnetic braking) zu einem
Schrumpfen des Orbits innerhalb von 107 a und somit auch zu einer Verklei-
nerung des Roche lobe. Dann kann Massentransfer bereits beginnen, bevor
sich der Begleitstern entwickelt hat.

Wihrend der langen (~ 10° a) Phase des Massentransfers kénnen die Be-
gleitsterne in LMXB fast ihre gesamte Hiille an das kompakte Objekt verlie-
ren. Der Massentransfer endet abrupt, wenn die Masse der Hiille des Begleit-
sterns kleiner als etwa 0.1 Mg wird und daraufthin kollabiert. Von dem Be-
gleitstern ist dann nur noch der entartete Kern iibrig, der sich schliellich zu
einem Weiflen Zwerg abkiihlt. Ist die Primadrkomponente ein Neutronenstern,
so kann dessen Rotation durch den stédndigen Drehimpulsiibertrag durch die
akkretierte Materie wihrend der Masentransferphase auf Perioden im Be-
reich von Millisekunden beschleunigt sein. Nachdem keine Akkretion mehr
stattfindet, wird der Neutronenstern als (ms-) Radiopulsar beobachtbar sein.
Zu einem solchen System gehort z.B. der 6.1 ms Radiopulsar PSR 1953+-29,
der von einem Weiflen Zwerg mit einer Masse von 0.22 Mg 1 alle 117.35 d
umkreist wird.

Eddington Limit

Besitzt der Sekundérstern mehr Masse als das kompakte Objekt, fithrt der
Massentransfer auf die (masseéirmere) Primédrkomponente nach der Bezie-
hung (2.8) dazu, dass der Abstand der beiden Komponenten schrumpft.
Dies fiihrt, da dadurch gleichzeitig auch der Roche lobe schrumpft, zu ei-

9YDie Masse wurde fiir eine angenommene Inklination von 60° berechnet (aus
Verbunt & van den Heuvel 1995)
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ner erhohten Massentransferrate. Die Massentransferrate wichst dann auf
der verhiltnisméBig kurzen thermische Zeitskala 7y schnell an und fiihrt
dazu, dass der Sekundirstern praktisch ,,ausgequetscht* wird. Das kompak-
te Objekt kann jedoch Materie nicht mit beliebig hoher Rate akkretieren.
Die durch die akkretierte Materie erzeugten, nach auflen emittierten Pho-
tonen iibertragen beim Streuen Impuls an die einfallenden Elektronen, die
wiederum iiber die Coulombkraft mit den einfallenden Protonen wechselwir-
ken. Materie kann nur dann akkretiert werden, wenn die auf die akkretierte
Materie wirkende Gravitationskraft F,.. die durch den Strahlungsdruck der
Photonen auf die Elektronen bzw. Protonen iibertragene Kraft Fx {iiber-
wiegt, also wenn

- GMme LXUT

FaCC
r2 drr2e

= Fx, (2.9)

*k

wobei MpH die Masse eines Protons, ot der Thomsonsche Wirkungs-
querschnitt und Lx die Leuchtkraft des kompakten Objekts ist. Da beide
Krifte mit 1/r? skalieren, gibt es eine kritische Leuchtkraft, die Eddington-
Leuchtkraft Lgqq, bei der ein Gleichgewicht zwischen Strahlungsdruck und
Gravitation herrscht. Diese ist gegeben durch

47GMx my ¢ Mx\ erg Mx
Lpgg= —= P ~13.10%8 =2 ) 2 ~10*° (==L 2.10
Edd o M@ s M@ (O] ( )

und gilt fiir sphérische Akkretion eines Plasmas, oder z.B. fiir die ionisier-
ten Hiillen von Sternen. Mit Ausnahme von voriibergehenden Ausbriichen
wird die Eddington-Leuchtkraft von keiner der bisher bekannten kompakten
Réntgenquellen deutlich iibertroffen. Wird bei der Akkretion die gesamte
Gravitationsenergie in Leuchtkraft umgesetzt, ist also

GMx M
Lpee = —22 2.11
B (2.11)
so ergibt sich daraus eine maximale Akkretionsrate von
. R M
Mpqq ~ 151078 —— —2 2.12
Edd 10km a ( )

lrnp ~ 1.673-10727 kg

**or = & 7r2 & 0.665-10~2* cm?, wobei

. . 2 2
re = klassischer Elektronenradius = —%— egc? = #0° ~ 2.818-107 13 cm
4rme 4tme
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Wie schnell diese kritische Akkretionsrate in LMXB mit Mqpe > Mx erreicht
wird, hingt stark von der Masse des Begleitsterns bzw. von der Bahnperi-
ode ab. Grundsétzlich wird dieses Limit von Systemen mit massereichem
Begleitstern bzw. langer Bahnperiode (grofler Orbit) friiher erreicht, da in
diesen Fillen Roche lobe overflow erst dann einsetzt, wenn der Begleitstern
bereits relativ weit entwickelt ist und deshalb héhere Massentransferraten
moglich sind. Typische Quellen mit einem Begleitstern mit My > 2 Mg
und Orbitalperioden P, > 1 d erreichen dieses kritische Limit nach be-
reits nach etwa 10* bis 10° a (Savonije 1978). Das Material bildet dann eine
Wolke um das kompakte Objekt, welches daraufhin nicht mehr als Ront-
genquelle beobachtbar ist. Ist das kompakte Objekt ein Neutronenstern, so
kann sich schlieBlich ein TZO bilden bis letztendlich, wenn dieses seine Hiille
verliert, wiederum nur ein isolierter Neutronenstern bzw. ein Radiopulsar
zuriickbleibt.

2.1.3 Klassifizierung von XRB

Wiéhrend die Klasse der HMXB neben einigen Schwarzlochkandidaten (Black
Hole Candidates, BHC) hauptsiichlich Neutronensterne mit starken Magnet-
feldern, also Rontgenpulsare (transitorische und persistente) beinhaltet, be-
obachtet man bei LMXB mit Ausnahme der vier Réntgenpulsare Her X-1,
4U 1626-67, 4U 1728-247 (GX 1+4) und GRO J1744-28 keine streng pe-
riodisch gepulste Rontgenstrahlung. Vielmehr beinhaltet diese Klasse ne-
ben BHC vor allem Burster, Super Soft Sources (SSS) und Quasi-Periodic
Oscillations- (QPO) Quellen.

Burster zeichnen sich durch abrupte Rontgenausbriiche aus, die sich in meist
unregelméBigen Abstdnden von Minuten bis Tagen wiederholen. Die Aus-
briiche, wihrend deren die Leuchtkraft der Quellen ~ 103® erg/s erreichen
kann, dauern von einigen Sekunden bis mehrere Minuten. Die Lichtkurven
eines Ausbruchs zeigen einen steilen Anstieg der Rontgenhelligkeit, die nach
erreichen des Maximums nach typischerweise weniger als 1 s innerhalb von
etwa 10 bis 100 s exponentiell abfillt. Die Ausbruchsaktivitéit kann bei eini-
gen Quellen fiir Tage bis Monate ausbleiben. Bei diesen Typ I bursts handelt
es sich um thermonukleare Explosionen von langsam akkretierter Materie auf
der Oberfliche von Neutronensternen deren Magnetfeldstirke B < 1011 G
ist. Bei einigen Quellen wiederholen sich Ausbriiche bereits nach wenigen
Sekunden. Solche Typ II bursts, oder auch rapid bursts genannt, werden
vermutlich durch Instabilititen bei der Akkretion verursacht (Lewin, van
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Paradijs & Taam 1995).

Die Klasse der Super Soft Sources beinhaltet sehr helle Quellen (Lx ~
(1036 — 1038) erg/s), die sehr weiche Spektren mit #quivalenten Effektiv-
temperaturen (blackbody temperatures) Teg ~ (15 — 80) eV besitzen. Thre
Temperaturen liegen somit um zwei Gréf8enordnungen unterhalb der von ty-
pischen Rontgenquellen, die eine Temperatur von einigen 107 K besitzen.
Nach dem heute allgemein akzeptierten Modell handelt es sich bei den SSS
um Weifle Zwerge, die akkretierten Wasserstoff auf ihrer Oberfléiche verbren-
nen (van den Heuvel 1997, und Literaturhinweise darin). Bei der Fusion von
Wasserstoff wird mehr Energie freigesetzt als bei deren Akkretion auf einen
Weilen Zwerg. Die thermonukleare Verbrennung findet konstant oder mit
Unterbrechungen statt. Die Begleitsterne der SSS besitzen Massen von typi-
scherweise (1.3 — 2.5) M, und sind somit massereicher als die Primirkom-
ponenten. Um so die beobachteten Leuchtkrifte erkliren zu kénnen sind
Akkretionsraten Myeer ~ 107 Mg /a erforderlich, welche auf der thermischen
Zeitskala 1y, moglich sind.

Die starke Variabilitdt der Rontgenhelligkeit auf einer kurzen Zeitskala ist
eine Eigenschaft aller kompakten Objekte, die Materie akkretieren. Bei XRP
variiert die Rontgenhelligkeit mit der Rotationsperiode. Bei den QPO-Quel-
len beobachtet man quasiperiodische Oszillationen der Roéntgenhelligkeit.
Das Fourierspektrum dieser Quellen besitzt keine scharfen Spitzen (peaks)
wie die XRP, sondern weist breite Maxima mit Frequenzen im Bereich von
0.1 — 10 Hz auf. Aufgrund ihrer Variabilitit und ihres Musters im Farb-
Farbdiagramm lassen sich die bei Neutronensternen auftretenden QPO in
Atoll- und Z-Quellen klassifizieren (Hasinger & van der Klis 1989). Der Ur-
sprung des aperiodischen Verhaltens wird im Akkretionsfluss in der Nidhe des
kompakten Objekts vermutet. Das shot noise- (Schrotrauschen) Modell geht
davon aus, dass die quasiperiodische Variabilitéit in BHC durch die Uberla-
gerung einzelner Ereignisse hervorgerufen wird, bei denen heifle Klumpen im
inneren Bereich der Akkretionsscheibe fiir eine kurze Zeit Strahlung emittie-
ren. Im Fall von Bin#rsystemen mit einem Neutronenstern als kompaktem
Objekt lassen sich einige der QPO mit dem beat frequency- (Schwebungs-
frequenz) Modell (Alpar & Shaham 1985) beschreiben. Nach diesem Modell
ergeben sich die auftretenden Frequenzen aus den Differenzen zwischen den
verschiedenen Orbitalperioden einzelner Klumpen der akkretierten Materie
und der Rotationsperiode der Neutronensternmagnetosphére.

Mit dem im Dezember 1995 gestarteten Rontgensatelliten Rossi X-Ray Ti-
ming Explorer (RXTE), dessen Detektoren speziell fiir zeitlich hochaufgeloste



30 Rontgenpulsare

Beobachtungen konzipiert wurden, konnten einige QPO mit Frequenzen ~
1000 Hz entdeckt werden. Von diesen fast ausschliefSlich bei Neutronenster-
nen mit schwachem Magnetfeld auftretenden kHz-QPO wird angenommen,
dass sie die Orbitalfrequenz von akkretiertem Gas sind. Die dynamische
Zeitskala 74y, fiir die Bewegung von Materie in der Néhe eines kompakten
Objekts ist gegeben durch

r3

Tdyn — G—M . (213)
Fiir Materie in einem Orbit mit » = 100 km um ein Schwarzes Loch mit
M = 10 Mg betrigt Tqyn ~ 1 ms, in einem Orbit mit r = 10 km um einen
Neutronenstern mit M = 1.4 My, ist Tqyn ~ 0.1 ms. Daher sind Millise-
kunden die natiirliche Zeitskala der Akkretionsprozesse in den réntgenstrah-
lenemittierenden Regionen kompakter Objekte. Die Variabilitéit auf dieser
Zeitskala wird also von Materie auf den innersten Orbits des Akkretions-
flusses verursacht. Aus ihrer Beobachtung lassen sich somit Riickschliisse
auf die Radien bzw. die Massen der kompakten Objekte ziehen, woraus sich
Bedingungen fiir die Zustandsgleichung der Materie ableiten lassen.

Grundsétzlich sind die Grenzen der hier erlduterten Klassifizierungen nicht
eindeutig. So werden z.B. QPO bzw. kHz-QPO auch bei BHC, akkretie-
renden Rontgenpulsaren (Cen X-3), akkretierenden Millisekundenpulsaren

(SAX J1808.4-3658) (s.u.), und auch bei Burst-Quellen beobachtet.

2.2 Das Akkretionsmodell

In Abschnitt 2.1.2 wurden bereits die verschiedenen Akkretionsmechanis-
men in XRB erldutert. In HMXB geschieht Massenakkretion entweder iiber
Wind- bzw. Bondi-Hoyle Akkretion, oder aufgrund des dquatorialen Mas-
senabstroms in Be-Systemen. In manchen Fillen konnen die massereichen
Begleitsterne in HMXB zumindest anndhernd ihren kritischen Roche lobe
ausfiillen. Dann geschieht der Massentransfer wie bei LMXB {iber Roche lobe
overflow. Die am inneren Lagrangepunkt L;, dem Sattelpunkt zwischen den
Potientialsenken der beiden Sterne, iiberflieBende Materie besitzt in engen
Binérsystemen einen groflien Drehimpuls w. Da die mit diesem Drehimpuls
verbundene radiale Geschwindigkeit wesentlich grofer ist als die Schallge-
schwindigkeit in der Hiille des Sekundirsterns (siehe z.B. Frank, King &
Raine 1992), ist die durch den Druck gegebene Geschwindigkeit der Mate-
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rie in Richtung der Primérkomponente vernachldssigbar. Das bedeutet, dass
sich die Teilchen von L; aus entlang einer ballistischen Trajektorie auf die
Primérkomponente hin bewegen. Ist der Radius der Primérkomponente klei-

ner als der Zirkulationsradius (circularization radius)
4,2
LW

Tcirc = ’
G Mx

(2.14)

so besitzt die Materie zu viel Drehimpuls um direkt von dem kompakten
Objekt akkretiert zu werden. Der Radius R eines kompakten Objekts ist in
einem engen Bindrsystem immer kleiner als 7., so dass es zur Ausbildung
einer Akkretionsscheibe kommt.

Innerhalb der Akkretionsscheibe besitzt jedes Materieteilchen die lokale Kepler-
geschwindigkeit

vk = Gi\a/‘lx , (2.15)

wobei My die Masse des Neutronensterns und r der jeweilige Abstand des
Materieteilchens von dem Neutronenstern ist. Da zu jedem r eine unter-
schiedliche Geschwindigkeit gehort, kann man die Akkretionsscheibe als eine
Scheibe aus vielen differentiell rotierenden Gasringen ansehen. Durch den
Geschwindigkeitsunterschied kommt es zu viskosen Scherkriften benach-
barter Ringe, die bewirken, dass die Gasringe Drehmomente aufeinander
ausiiben, durch die die jeweils inneren Ringe abgebremst werden. So wird
Drehimpuls nach auflen transportiert, und die Teilchen bewegen sich langsam
auf spiralférmigen Bahnen nach innen. Dabei heizt sich die Akkretionsschei-
be auf typischerweise 10* bis 10° K auf und emittiert Photonen im UV-
Bereich. Besitzt das zentrale Objekt kein oder nur ein schwaches Magnetfeld
(wie z.B. Weile Zwerge mit B < 10° G), kann die Akkretionsscheibe prak-
tisch bis an die Oberfléiche des Sterns reichen, wobei es in der Grenzschicht
zur Emission von Rontgenstrahlung kommt.

Im Falle eines Neutronensterns mit einem starken Magnetfeld (B > 10! G)
werden an der Oberfliche der Akkretionsscheibe Strome in dem Plasma
induziert, die die Akkretionsscheibe auflerhalb des screening radius rs ge-
geniiber dem Magnetfeld abschirmen (siche Abb. 2.2). Innerhalb r¢ kénnen
die Magnetfeldlinien die Akkretionsscheibe durchdringen und ab einem Radi-
us rg werden durch die starken magnetischen Krifte Plasmateilchen aus der
Akkretionsscheibe gerissen. Bei einem Radius ry wird die Akkretionsschei-
be schlieBlich vollstandig auseinandergerissen. Von da ab ist die Bewegung
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Abb. 2.2: Schematisches Bild der bei der Akkretion wichtigen Regionen aus
Ghosh & Lamb (1978). In einer Ubergangszone (transition region) wird die
Akkretionsscheibe von den Magnetfeldlinien durchdrungen. In einer Grenz-
schicht (boundary layer) zwischen ro und ra wird Plasma senkrecht aus der

Akkretionsscheibe gerissen. Es koppelt dort an die Bewegung

der Magneto-

spdre an und wird auf die Regionen an den magnetischen Polen akkretiert.

des Plasmas vollstdndig an die Magnetfeldlinien gekoppelt. Der Radius die-

ser Grenzschicht zwischen Materiefluss innerhalb der Akkret

ionsscheibe und

magnetosphirischem Materiefluss ist niherungsweise durch den Akkretions-
oder Alfvénradius ra bestimmt, an dem die magnetische Energiedichte des
Dipolfelds des Neutronensterns der kinetischen Energiedichte der akkretier-
ten Materie vergleichbar wird, also wenn gilt (siehe z.B. Shapiro & Teukolsky

1983):
B0 sy (ra)
0 5P(ra A) -
Dabei ist
7
B(’l") = 1"_3

die Stérke des Dipolfelds mit dem magnetischen Moment g,

2G Mx
r

(2.16)

(2.17)

(2.18)
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die Freifallgeschwindigkeit der Materie im Gravitationsfeld der Priméirkom-
ponente und
M

[ — 2.19
4mvgr? ( )

p(r) = ps

die Massendichte der akkretierten Materie. Der Alfvénradius ldsst sich dann

schreiben als:
{72 4 1/7
ra= (2 H ). (2.20)
1 GMx M?

Mit der Beziehung 2.11 zwischen der Leuchtkraft und der Akkretionsrate des
Neutronensterns sowie dem magnetischen Moment aus der Magnetfeldstirke
an der Oberfliche, u = B(R)- R3, lisst sich der Alfvénradius auch schreiben
als:

o ﬁlflGMx 1/7_ 8_71_QB4R1OGMX /7
AT\ 2orr) T\ 2 2L

accr accr

e My \V7 I 2T R N BR) YT -
o 1.4 Mg 1037 erg/s 10 km 102 G

In einem Modell, das die Wechselwirkung des Magnetfelds mit dem Plasma
in der Ubergangsregion zwischen der Scheibe und der Magnetosphiire des
Neutronensterns beriicksichtigt, fanden Ghosh & Lamb (1978, 1979a, 1979Db)
r™m = 0.574. Fiir den Innenrand der Akkretionsscheibe eines typischen Ront-
genpulsars mit einer Masse von 1.4 Mg, einem Radius von 10 km und einer
(Oberflichen-) Magnetfeldstirke von 1012 G ergibt sich somit 7y & 2000 km.

(2.21)

Normalerweise besitzen der Neutronenstern und die Akkretiosscheibe die-
selbe Drehrichtung. Innerhalb von 7\ ist die Bewegung des Plasmas an die
Magnetfeldlinien gekoppelt, und rotiert somit mit der Magnetosphére mit.
Damit die Materie weiter akkretiert werden kann, muss die Winkelgeschwin-
digkeit wx der Magnetosphire kleiner sein als die Keplerwinkelgeschwindig-
keit wi (rv) am Innenrand der Akkretionsscheibe, da ansonsten die Teilchen
durch die ,,Zentrifugalbarriere® bei r = ry; wieder auf gréfiere Radien spira-
len wiirden. Es muss also

GM
wx < wi(ry) = = (2.22)
™
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oder

w AN
Wy = — = (—M> <1 (2.23)
wK(T‘M)

gelten, wobei wg als fastness-Parameter bezeichnet wird. Aus dem 3. Kep-
lerschen Gesetz

2
47 3

P? =
GMx

(2.24)

folgt fiir den Korotationsradius r¢,, an dem die Keplerwinkelgeschwindigkeit
gleich der Winkelgeschwindigkeit der Magnetosphére, also r = r., ist:

GMx P2\ /3 M 1/3 / p\2/3
rco:(T;;) ~ 1.7-10° <ﬁ) (E) m.  (2.25)

Fiir den Rontgenpulsar Her X-1 mit einer Periode von 1.24 s und einer Masse
von 1.4 Mg ergibt sich fiir den Korotationsradius reo = 2-10% m. Da dies
auch ungefahr der Magnetosphérenradius ry; ist bedeutet dies, dass Her X-1
bei konstanter Leuchtkraft nicht viel schneller rotieren kann, ohne dass die
Akkretion zusammenbricht.

2.2.1 Rotationsperioden von Pulsaren

Die Puls- bzw. Rotationsperioden der bisher bekannten Réntgenpulsare lie-
gen zwischen 0.069 s (A 0538-66) und 1413 s (RX J0146.9+6121).In Abb. 2.3
sind in dem sog. Corbet-Diagramm (Corbet 1986) die beobachteten Puls-
perioden von XRP iiber ihren Orbitalperioden aufgetragen. Viele XRP be-
sitzen Rotationsperioden, welche ldnger als 100 s sind. Nur in Systemen,
die eine Akkretionsscheibe besitzen, rotieren die Neutronensterne deutlich
schneller. Dies sind in erster Linie alle bisher bekannten XRP in LMXB, so-
wie die HMXB mit engen Orbits wie z.B. Cen X-3, LMC X-4 und SMC X-1.

Neben den scheinbaren Variationen der Puls- bzw. Rotationsperioden durch
Dopplerverschiebung aufgrund der Bahnbewegungen innerhalb der Binérsy-
steme beobachtet man Variationen der Pulsperioden auf Zeitskalen von Ta-
gen bis Jahren. Wihernd diese Variationen bei einigen Systemen unregel-
mifig auftreten, konnen sie insbesondere bei transients zeitlich mit Aus-
briichen korreliert sein. So beobachtet man, dass sich in diesen Systemen
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Abb. 2.3: Rotationsperiode akkretierender Neutronensterne tiber deren Bahn-
periode (Corbet-Diagramm) aus Bildsten et al. (1997). Die verschiedenen
Symbole beziehen sich auf den Typ des Begleitsterns. Fiir bestimmte Typen
von Bindrsystemen korrelieren Bahn- und Rotationsperiode deutlich.

die Pulsperioden in Phasen niedriger Leuchtraft verlingern (spin-down),
withrend sie sich in Ausbruchsphasen verkiirzen kénnen (spin-up). Fast alle
scheibenakkretierenden Systeme (einzige Ausnahme GX 144) zeigen abgese-
hen von unregelmiBig auftretenden kurzzeitigen spin-down-Phasen, ein lang-
fristiges spin-up-Verhalten in der GréBenordnung von ~ (10=¢ — 1073) s/a.
Bei XRP mit ldngeren Rotationsperioden kann der spin-up auch bis zu weni-
gen s/a betragen. In diesen Systemen wird die Rotation des Neutronensterns
durch den Drehimpulsiibertrag der akkretierten Materie beschleunigt.

Aus der Akkretionsrate und dem Drehimpuls der Materie am Innenrand der
Akkretionsscheibe lésst sich das Drehmoment abschéitzen, das die akkretier-
te Materie auf die Magnetosphére bei ry und damit auf den Neutronenstern
ausiibt. Aus diesem Drehimpulsiibertrag folgt fiir die Anderung der Pulspe-
riode (siche z.B. Shapiro & Teukolsky 1983):

P~ "R M P2LYT (2.26)

Abgesehen von den Unsicherheiten in dem Radius ry, an dem die Ge-
schwindigkeit der Materie an die der Magnetosphére ankoppelt, dem Ma-
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gnetfeld bzw. dem magnetischen Moment p des Neutronensterns und dessen
Trégheitsmoment I, welches neben der Masse auch von der Zustandsglei-
chung abhéngt, sowie moglichen magnetischen und viskosen Drehmomenten,
die auflerhalb von ry wirken, stimmt diese Beziehung mit den beobachte-
ten langfristigen Anderungen der Pulsperioden von XRP zumindest in der
GroBenordnung gut iiberein. Aus der Beziehung (2.24) folgt fiir die schnellste
durch Drehimpulsiibertrag erreichbare Rotationsfrequenz (equilibrium spin
period) Peq eines Pulsars mit r = reo = rum:

P~ (049 B \YT/ R \W/7T o N 7
ea ¥ W25 To12 G 10 km 1.4 M, Mrad

B \9/7 Ro\15/7 o =5/7 [ af —3/7
~ (1.1 —_— —_— s
(1.1 ms) (109(;) <10 km> (1.4 M@> (MEdd> ’
(2.27)

wobei Mgqq die durch die Beziehung (2.12) in Abhéingigkeit vom Radius des
Neutronensterns gegebene maximale Akkretionsrate (Eddington- Akkretions-
rate) ist. Danach kann ein typischer XRP mit einer Magnetfeldstirke (an
seiner Oberfliche) von 10'* G durch den mit der Akkretion von Materie
verbundenen Drehimpulsgewinn hichstens auf eine Pulsperiode von ~ 0.4 s
beschleunigt werden.

Im Gegensatz zu dem unterschiedlichen zeitlichen Verhalten der Pulsperioden
von XRP zeigen Radiopulsare, da sie keine Materie akkretieren sondern die
Energie fiir die Emission der Radiostrahlung aus ihrer Rotation beziehen,
ausschliellich ein spin-down-Verhalten in ihren Pulsperioden. In Abb. 2.4
sind die Anderungen der Pulsperioden beobachteter Radiopulsare gegen de-
ren Pulsperiode aufgetragen. Aus dem Energieverlust bei der elektromagne-
tischen Abstrahlung eines rotierenden magnetischen Dipols ergibt sich fiir
die Magnetfeldstirke an der Oberfliche eines Radiopulsars (siehe z.B. van
den Heuvel 1984)

313 \'? .
B:<m> (PP)Y/? (2.28)

also B ~ V/ PP Das charakteristische Alter 7 eines Radiopulsars lisst sich
nach 7 = P/2P abschitzen (Taylor & Manchester 1977). Damit ist die spin-
down-Rate eines Radiopulsars ein direktes Maf} sowohl fiir die (Oberflichen-)
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Abb. 2.4: Pulsperioden von Radiopulsaren in Abhdngigkeit von ihrem Alter
bzw. der Stirke ihres Magnetfelds aus Lorimer (1998). Punkte bezeichen ,nor-
male® isolierte Pulsare, Sterne bezeichnen Pulsare, die mit Supernovaiiber-
resten in Verbindung stehen, und Punkte mit Kreisen bezeichen Pulsare in
Bindrsystemen.

Magnetfeldstirke B, als auch fiir das charakteristische Alter 7 des Neutro-
nensterns. Diese Zusammenhénge sind in Abb 2.4 durch Linien gleichen Al-
ters und Linien gleicher Magnetfeldstiarke dargestellt. Demzufolge haben die
typischen isolierten Radiopulsare mit Pulsperioden zwischen 0.1 s und 3 s ein
charakteristisches Alter von 107 a und besitzen eine Magnetfeldstirke von
~ (10 —10*®) G. Dagegen sind die ms-Radiopulsare mit 7 > 10° a wesent-
lich &dlter und besitzen entsprechend nur noch ein relativ schwaches magneti-
sches Feld von ~ 10° G. Dass es sich bei ms-Pulsaren tatséichlich um relativ
alte Objekte handelt, konnte anhand der gemessenen Oberflichentempera-
tur des Weilen Zwerg-Begleitsterns des 5.4 ms-Radiopulsars PSR 1855+09
nachgewiesen werden (Kulkarni, Djorgovski & Klemola 1991).

Aus dem Alter und der spin-down-Rate der jiingsten bekannten Radiopul-
sare lasst sich abschitzen, dass Neutronensterne mit einer Rotationsperiode
von ~ 0.01 s geboren werden (Manchester & Taylor 1977). Das bedeutet,
dass ms-Radiopulsare eine spin-up-Phase durchgemacht haben miissen, in
der sie auf ms-Rotationsperioden beschleunigt worden sind. Aus der Bezie-
hung (2.27) ist ersichtlich, dass XRP mit einem schwachen Magnetfeld von
~ 10° G durch Akkretion auf ms-Pulsperioden beschleunigt werden kénnen.
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Es liegt daher die Vermutung nahe, dass ms-Radiopulsare aus XRP ent-
standen sind. Ein weiteres Indiz dafiir ist die Tatsache, dass etwa 80% der
ms-Radiopulsare in Bin#rsystemen zu finden sind, dagegen der Anteil von
,normalen“ Radiopulsaren mit einem Begleitstern geringer als 1% ist.

Um einen Neutronenstern in einem XRB auf eine Rotationsperiode ~ 1 ms
zu beschleunigen, muf} eine Masse > 0.1 Mg, akkretiert werden (Bhattacha-
rya & van den Heuvel 1991). Geschieht dies bei der maximal méglichen
Akkretionsrate, der Eddington-Akkretionsrate MEdd, so dauert dies minde-
stens ~ 107 a. Ms-Radiopulsare kénnen somit nur in LMXB entstehen, da
nur in diesen Systemen Akkretion iiber einen so langen Zeitraum stattfin-
den kann (siehe Abschnitt 2.1.2). Tatséichlich haben die Begleitsterne von
ms-Radiopulsaren eine typische Masse < 0.3 M.

Aufgrund seiner Rotationsenergie ist ein Radiopulsar in der Lage, seinen
Begleitstern durch intensive elektromagnetische Strahlung oder mit energie-
reichen Teilchen aus seinem Wind zu verdampfen (Ruderman, Shaham &
Tavani 1989, Bhattacharya & van den Heuvel 1991). Beobachtungen deuten
darauf hin, dass dies bei dem sogenannten black widow- (Schwarze Witwe)
Pulsar PSR 1957+20, einem bedeckenden 1.6 ms-Radiopulsar, der Fall ist
(Fruchter, Stinebring & Taylor 1988, Krolik & Sincell 1990). Dies wiirde
somit auch das Auftreten isolierter ms-Radiopulsare erkliren.

Das Bindeglied zwischen Rontgen- und ms-Radiopulsaren wurde 1998 mit
der Entdeckung des ersten ms-Réntgenpulsars SAX J1808.4-3658 (Wijnands
& van der Klis 1998) gefunden. Mit dessen beobachteten Rotationsperiode
von 2.5 ms erhiilt man aus der Beziehung (2.25) fiir den Korotationsradius
als obere Grenze fiir den Magnetosphérenradius rv < 31 km. Zusammen mit
der Bezichung (2.21) und der aus dem Rontgenspektrum von SAX J1808.4-
3658 abgeschitzten Leuchtkraft Lx =~ 6-10%% erg/s ergibt sich eine obere
Grenze fiir die Magnetfeldstirke von B < 6-10% G. Dies liegt im Bereich
der Magnetfeldstirke, wie sie auch fiir die ms-Radiopulsare angenommenen
wird. SAX J1808.4-3658 konnte also tatsdchlich der Vorgédnger eines ms-
Radiopulsars sein.

Unterhalb der sogenannten ,, Todeslinie“ der Radiopulsare bei etwa

<%> <§)2 ~ 0.2 (2.29)

bricht der Mechanismus zur Erzeugung der Radiostrahlung zusammen (rech-
ter unterer Bereich der Abb. 2.4). Die Neutronensterne sind dann auch nicht
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mehr als Radiopulsare beobachtbar. Die etwa 200 persistenten akkretieren-
den Neutronensterne in XRB und die etwa 700 bekannten Radiopulsare stel-
len vermutlich nur die Spitze eines Eisbergs von insgesamt vermuteten 10°
Lalten“ Neutronensternen in unserer Galaxie dar. Ahnlich verhélt es sich mit
den ingesamt in der Galaxie vermuteten 108 ,alten“ Schwarzen Léchern, von
denen nur etwa 10 durch ihre Réntgenemission aufgrund der Akkretion von
Materie in Binérsystemen beobachtbar sind (van den Heuvel 1994).

2.2.2 Die Akkretionssiule

Innerhalb der Magnetosphére stiirzen die in der Grenzschicht aus der Akkre-
tionsscheibe gerissenen Plasmateilchen entlang der Magnetfeldlinien durch
zwei , Akkretionstrichter* (accretion funnel) auf die Regionen an den beiden
magnetischen Polen des Neutronensterns (schattierter Bereich in Abb. 2.2).
An den Polkappen am Fufl der Akkretionstrichter werden die Plasmateilchen
abrupt abgebremst und ihre kinetische Energie wird hauptséichlich in Form
von Rontgenstrahlung frei.

Die Polkappen bzw. die Akkretionstrichter sind durch die Schar von Ma-
gnetfeldlinien begrenzt, die die Akkretionsscheibe am Magnetosphiirenradius
schneiden. Die Feldlinien eines (nichtrelativistischen) Dipolfeldes sind durch
sin’ 6 /T = const. gegeben. Mit § = Oyip als Winkel zwischen der Dipolachse
des Neutronensterns und der Akkretionsscheibe ergibt sich fiir den halben
Offnungswinkel o einer Polkappe

. 2 .2
sin“0up  sin® o . R .

= = sin?a = — sin®fup , (2.30)
™™ R ™

wobei R der Radius des Neutronensterns ist. Fiir fyp ~ 70°—90° ergibt sich
der halbe Offnungswinkel der Polkappe fiir einen ,,Standard“-Réntgenpulsar
mit R = 10 km und ry = 2000 km zu « = 4°. Dies entspricht einer Flidche
der Polkappe von etwa 1.5 km?.

Die Fliachen der Polkappen sind um einen Faktor f = 1 — cosa kleiner als
die gesamte Oberfliche des Neutronensterns. Um diesen Faktor f verringert
sich auch die fiir sphéirische Akkretion abgeleitete Eddington-Leuchtkraft
Lgaa (Beziehung (2.10)), wenn die von der Polkappe emittierte Strahlung
ausschlieBllich durch die Akkretionstrichter entweicht. Fiir einen ,,Standard“-
Rontgenpulsar ergibt sich dann eine kritische Leuchtkraft Lyt = f Lgqq =~
3103 erg/s. Da es jedoch auch moglich ist, dass ein grofier Teil der Strahlung
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auBerhalb der Akkretionstrichters entweicht, sind im Prinzip sogar Leucht-
krifte Lx > Lgqq denkbar.

In einem hydrodynamischen Modell des Akkretionsstroms, das auch des-
sen Wechselwirkungen mit der Strahlung beriicksichtigt, fanden Basko &
Sunyaev (1976a) und Wang & Frank (1981), dass bei niedrigen Akkretions-
raten, wenn Lx < Lyt ~ 5-10%% erg/s, die akkretierte Materie ungehin-
dert im freien Fall bis auf die Oberfliche des Neutronensterns stiirzt. Dabei
konnen die Plasmateilchen eine Geschwindigkeit von tiber 0.5 ¢, erreichen,
bis sie durch Wechselwirkungen in der Atmosphére des Neutronensterns ab-
gebremst werden. Dies geschieht entweder durch Vielfach-Coulombstofle zwi-
schen den Protonen des akkretierten Plasmas und den Elektronen der At-
mosphire, oder durch inelastische Streuung bzw. St68e der einfallenden Pro-
tonen an Protonen in der Atmosphire. Die Dicke der Polkappen bzw. der
Atmosphire, in der die Abbremsung stattfindet, hingt vor allem von der
Coulomb-Abbremslénge (Coulomb stopping length) der Protonen ab, die in
starken Magnetfeldern nicht genau bekannt ist. Modellrechnungen von Har-
ding et al. (1984) ergaben eine Skalenhshe der Polkappen von ~ (0.5 — 2) m.

Bei hoheren Akkretionsraten (Lx ~ Lypt) bildet sich aufgrund des hohen
Strahlungsdrucks iiber den Polkappen eine strahlungsdominierte Stoffront
aus, in der die kinetische Energie der einfallenden Plasmateilchen an entwei-
chende Photonen abgegeben wird (inverser Comptoneffekt). Mit zunehmen-
den Akkretionsraten, wenn Lx > Ly, entsteht diese Schockfront weiter
oberhalb der Polkappen. Unterhalb der Schockfront bildet sich eine soge-
nannte Akkretionssdule, in der das thermalisierte Plasma relativ langsam
(subsonisch) auf die Polkappen sinkt (Basko & Sunyaev 1976a). Gestreute
Photonen, die seitlich aus der Akkretionssidule entweichen konnen, tragen
dann erheblich zur Leuchtkraft der Emissionsregionen bei.

Umstritten ist, ob in dem starken Magnetfeld kollektive Plasmaoszillatio-
nen auftreten kénnen, die eine stofifreie Schockverzégerung des Akkretions-
stroms oberhalb der Polkappen induzieren, und damit auch bei niedrigen Ak-
kretionsraten mit Lx < Ly zur Ausbildung einer Akkretionsséiule fithren
(Zel’dovich & Shakura 1969, Langer & Rappaport 1982, sowie z.B. Mészaros
1984, und Referenzen darin).

Da die Bewegung des akkretierten Plasmas innerhalb der Magnetosphire
mehr oder weniger strikt an die Magnetfeldlinien gebunden ist, wird die
Strahlung bei der Abbremsung der Plasmateilchen in der N#dhe der Polre-
gionen am Ort derjenigen Magnetfeldlinien entstehen, auf die die Teilchen
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Abb. 2.5: Mdégliche Geometrien der Emissionsregionen innerhalb des Akkre-
tionstrichters aus Mészdros (1984): (a) gleichmdfSig gefiillter Trichter (filled
funnel), (b) Bereiche eines hohlen Trichters (hollow sectional funnel), (c)
pfannkuchenférmig (pancaked), (d) schlauch- oder spaghettiférmig (spaghet-
tis).

in der Grenzschicht der Magnetosphire ,aufgefidelt wurden. Die geome-
trische Form der Emissionsgebiete hingt daher von dem Vorgang der An-
koppelung der Plasmateilchen an die Magnetfeldlinien ab, welcher bis heute
nicht im Detail verstanden ist. So ist auch die Gréfle der Grenzschicht nicht
genau bekannt, in der die Bewegung des Plasmas an die Magnetfeldlinien
ankoppelt. Die Griofle der Grenzschicht beeinflusst, ob in dem gesamten Vo-
lumen der Polkappe bzw. des Akkretionstrichters Strahlung emittiert wird
(gefiillter Kegel (a) in Abb. 2.5), oder ob Emission nur am Rand des Akkre-
tionstrichters (hohler Trichter (b)) stattfindet. Mogliche Instabilitéten in der
Grenzschicht konnen auch zu ,,pfannkuchen-“ (c) oder ,spaghettiférmigen®
(d) Emissiongeometrien fithren (Mészaros 1984).

Rontgenphotonen, die seitlich aus der Akkretionssiule austreten, kénnen
rings um die Séule auf die Neutronensternoberfliche auftreffen, und von dort
durch Comptonstreuung wieder reemittert werden. Treffen die Rontgenpho-
tonen in groferen Entfernungen von der Akkretionssidule bzw. unter kleine-
ren Winkeln (flacher) auf der Neutronensternoberfliche auf, so konnen sie
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sogar (koh#rent) reflektiert werden. Aufgrund der hoheren Elektronendichte
an der Oberfliiche von Neutronensternen von ~ 10%® /cm? sind die Glanz-
winkel bzw. die Energien, bei denen Reflexion von Rontgenstrahlen auftritt
wesentlich grofer als fiir Material unter irdischen Bedingungen (Lenzen &
Triimper 1978). Auf diese Weise kann zusétzlich ein erheblicher Anteil an
Rontgenstrahlung von einem ringférmigen Emissionsgebiet auf der Neutro-
nensternoberfliche um die Akkretionssdule stammen.

Das Spektrum der emittierten Strahlung von XRP ist ursdchlich bestimmt
von den bei der Abbremsung des akkretierten Plasmastroms in der Ndhe der
Polkappen auftretenden Strahlungsprozessen. Dabei handelt es sich vor al-
lem um Bremsstrahlung, den inversen Compton-Effekt (Compton-Kiihlung
von Elektronen), und Zyklotronanregung durch Sté8e zwischen akkretierten
Protonen und Elektronen in der Atmosphire (in geringerem Mafle auch zwi-
schen Elektronen), und anschlieBender Zyklotronabregung durch Emission
von Photonen der Zyklotronresonanzenergie.

In starken Magnetfeldern muss beriicksichtigt werden, dass die Elektronen-
zustéinde in transversaler Richtung zu den Feldlinien quantisiert sind. Die
Energie dieser diskreten Energiezustéinde, der Landau-Niveaus, ist gegeben

durch (siehe z.B. Canuto & Chiu 1968):

1+ (2= 2+2 rst) 2

meC J 3 2 Bkrit
Dabei bezeichnen j = (0,1,2,...) die Hauptquantenzahl und s = +3 die
Spinquantenzahl der Elektronen.

1/2

E;, = mec? (2.31)

2.3
mic

Biait = ~4.4-10" G (2.32)
ist die kritische Magnetfeldstirke, bei der die Zyklotronenergie eines Elek-
trons im Magnetfeld gleich dessen Ruheenergie ist. Im nichtrelativistischen
Grenzfall, wenn p, < mec und B < By gilt, lasst sich die Wurzel in
Gl. (2.31) entwickeln, und man erhélt unter Vernachlissigung quadratischer
und hoherer Terme:

1 B p?
Ejs = <n +s+ 5) mec? B + 2. + mec? (2.33)
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Dabei ist

eB

MeC

wp = (2.34)

die Zyklotronfrequenz der Elektronen. Die Landau-Niveaus sind dann &dqui-
distant und die Energiedifferenzen zweier benachbarter Energiezustéinde bei
den Ubergiingen (n + 1) — noder (s =+2) — (s = —1) entsprechen der
Zyklotronenergie AE = hwp. Dabei gilt

AFE B
v 11.6 102G - (2.35)
Aufgrund relativistischer Effekte dndern sich mit zunehmender Feldstirke
die Energiedifferenzen zwischen den Landau-Niveaus (Daugherty & Ventura
1977). Zusitzlich tritt eine Dopplerverbreiterung der Emissionslinien auf. Bei
der Berechnung der Emissionsspektren bzw. der Ubergangswahrscheinlich-
keiten fiir die Abregung von Elektronen muss die zweifache Entartung der
angeregten Landau-Niveaus beriicksichtigt werden (Herold, Ruder & Wun-
ner 1982).

Unter der Annahme, dass das Spektrum eines XRP ndherungsweise dem ei-
nes Schwarzen Korpers entspricht, lésst sich mit Hilfe des Stefan-Boltzmann-
Gesetzes die Temperatur des Elektronengases iiber

I\ 1/4
E=kT =k (ﬁ) (2.36)

auf < 10 keV (=~ 10%® K) abschitzen. Dabei bezeichnet Lx die Leucht-
kraft des Pulsars, A die Oberfliche der Emissionsregion, kft die Boltzmann-
Konstante, und o die Stefan-Boltzmann-Konstante. Bei diesen Elektro-
nentemperaturen sind nur die niedrigsten Energiezustdnde besetzt. Da die
mittlere Zeit, in der ein angeregtes Landau-Niveau durch spontane Emis-
sion abgeregt wird, wesentlich kiirzer ist als die mittlere Zeit zwischen zwei
StoBen, die zu einer Anregung fiithren, ist die Besetzung der Landau-Niveaus
nicht thermisch verteilt, sondern im Wesentlichen durch die Elektronendichte
und die Magnetfeldstirke bestimmt (Harding et al. 1984, Wang, Wassermann
& Salpeter 1989).

1k = 1.380658-10—2% J/K
Ho =5.67051-10~8 W/K*m?
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Nur die am Rand der Emissionsregionen entstandenen Photonen werden di-
rekt emittiert. Bevor die weiter innen entstandenen Photonen am Rand der
AKkkretionssiule bzw. der Polkappe austreten kénnen, werden sie normaler-
weise, insbesondere bei XRP mit hoher Leuchtkraft, durch ein- oder mehr-
fache Streuung (meistens einfache Comptonstreuung, seltener auch Zwei-
photonen-Comptonstreuung), oder durch Zyklotronabsorption und anschlie-
Bende StoBabregung mit den einfallenden Elektronen wechselwirken. Als
Konsequenz der Beschréinkung der transversalen Bewegung der Elektronen
durch das Magnetfeld besitzt eine elektromagnetische Welle, die durch ein
solches Plasma propagiert, wohldefinierte Polarisationsnormalmoden. Dies
bedingt eine Energie- und Richtungsabhiingigkeit der Opazititen in den
Emissionsregionen. Die Polarisationsnormalmoden werden in einem Magnet-
feld B ~ Byt durch Vakuumpolarisation (bei der Entstehung virtueller
Elektron-Positron-Paare) zusiitzlich modifiziert (Mészdros & Ventura 1979).

Neben der Richtungsabhiingigkeit der Opazitit hat die Geometrie der Emis-
sionsregionen entscheidenden Einfluss auf die Emissionscharakteristik bzw.
die Richtungsverteilung der emittierten Photonen. Zusammen mit der Lage
der magnetischen Pole relativ zur Rotationsachse ist die Emissionscharakte-
ristik mafBgeblich bestimmend fiir die Erscheinungsform der Pulsprofile, die
fiir jeden Rontgenpulsar charakteristisch sind. Allgemein unterscheidet man
zwischen pencil-beam und fan-beam Emissionscharakteristiken. Bei niedrigen
Akkretionsraten sind die Emissionsregionen flache Polkappen (slabs), von de-
nen ein grofler Anteil an Photonen parallel zum Magnetfeld emittiert wird
(sieche Abb 2.6 (a)). Im Falle hoher Akkretionsraten erwartet man, dass Pho-
tonen hauptséchlich seitlich aus der Akkretionssidule unterhalb der Schock-
front senkrecht zum Magnetfeld austreten (b). Bezeichnet man 6 als den
Winkel zwischen der Magnetfeldachse und der Emissionsrichtung, so ldsst
sich die Winkelverteilung der Emission eines pencil-beam als I ~ cos™ 6, die
eines fan-beam als I ~ sin™ @ schreiben. Solche phidnomenologischen Ab-
strahlungscharakteristiken werden benutzt, um beobachtete Pulsprofile zu
reproduzieren (siehe Abschnitt 2.4).

Zur Emission an den Polregionen tragen eine Vielzahl physikalischer Prozesse
und Strahlungsmechanismen bei. Mit theoretischen und numerischen Model-
len der Emissionsregionen wird vor allem die Entstehung der Spektren und
insbesondere auch der darin enthaltenen Zyklotronlinien untersucht (z.B.
Nagel 1981, Harding et al. 1984, Mészaros & Nagel 1985a,b, Kii 1987, Bur-
nard, Arons & Klein 1991, Araya & Harding 1999). Ein selbstkonsistentes
Modell, das alle Wechselwirkungsprozesse in der Akkretionssdule beriick-
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Abb. 2.6: Stark vereinfachtes Anschauvungsmodell zur Erklirung der Emis-
sionscharakteristik von XRP: ein pencil-beam (a) entsteht bei niedrigen Ak-
kretionsraten, wenn die Materie in einer Polkappe, einer dinnen planparalle-
len Atmosphdrenschicht (slab), durch Coulombstreuung und inelastische Stife
abgebremst wird, ein fan-beam (b) entsteht, wenn sich oberhalb der Neutro-
nensternoberfliche eine stehende Schockfront ausbildet. Diese kann bei hohen
Akkretionsraten durch den hohen Strahlungsdruck oder mdglicherweise auch
bei niedrigen Akkretionsraten durch kollektive Plasmaeffekte verursacht wer-
den.

sichtigt, existiert bislang nicht. Bei der Modellierung bereitet insbesonde-
re die Kopplung von Hydrodynamik und Strahlungstransport im starken
Gravitations- und Magnetfeld Schwierigkeiten. Daher lassen sich die Spek-
tren und Pulsprofile von XRP mit Modellen der Emissionsregionen bisher
nur qualitativ verstehen.

2.3 Beobachtungseigenschaften

Ein Uberblick iiber die Beobachtungseigenschaften von Réntgenpulsaren ist
u.a. in den Artikeln von White, Swank & Holt (1983), Nagase (1989), sowie
Bildsten et al. (1997) gegeben. Dabei gehen White et al. insbesondere auf die
spektralen Eigenschaften ein und diskutieren verschiedene Emissionsmodelle.
Bildsten et al. analysieren dagegen hauptséchlich die zeitlichen Eigenschaften
wie z.B. die Pulsperioden und deren langfristige Entwicklungen.



46 Rontgenpulsare

2.3.1 Ré&umliche Verteilung

o Be transients

+ low mass objects

* disk-fed OB supergiants

o wind fed OB supergiants

a unknown companions and orbit

Galactic Iatitude (degrees)

180 135 90 45 0 315 270 225 180

Galactic longitude (degrees)

Abb. 2.7: Galaktische Verteilung akkretierender Pulsare (nach Bildsten et
al. 1997). Die verschiedenen Klassen von Rdntgenpulsaren sind mit ver-
schiedenen Symbolen dargestellt: offene Quadrate bezeichen windakkretierende
XRP mit massereichen Begleitsternen, Sterne bezeichnen scheibenakkretieren-
de XRP mit massereichen Begleitsternen, offene Kreise bezeichen transitori-
sche Be-Systeme, Kreuze bezeichnen XRP mit massearmen Begleitsternen und
offene Dreiecke stellen XRP mit unbekannten Orbitalperioden und Begleitster-
nen dar. Fine Auflistung aller hier dargestellten XRP findet sich in Bildsten
et al. (1997). Ungewdhnlich ist die hohe galaktische Breite von Her X-1 von
+37,5°.

Im Gegensatz zu isolierten Neutronensternen (Radiopulsaren), die bei ih-
rer Entstehung wihrend einer Supernovaexplosion eine relativ hohe kick-
Geschwindigkeit erhalten und daher eine breite Verteilung um die galak-
tische Ebene haben, besitzen XRB aufgrund ihrer grofleren Gasamtmasse
niedrigere Geschwindigkeiten und sind daher im wesentlichen auf ein schma-
les Band um die galaktische Ebene beschriankt. Die rdumliche Verteilung
der verschiedenen Klassen von XRP ist in Abb. 2.7 in galaktischen Koordi-
naten dargestellt. Sie entspricht der rdumlichen Verteilung von HMXB und
LMXB (siehe Abschnitt 2.1.1). Abgesehen von Quellen in der Grofien und
Kleinen Magellanschen Wolke findet man daher fast alle XRP mit masserei-
chen Begleitsternen (die Symbole offene Quadrate, Sterne und offene Kreise
in Abb. 2.7) nahe ihrem Geburtsort in der galaktischen Ebene. Entsprechend
ihrer relativ kurzen Lebenszeit haben sich diese XRP nur sehr wenig von der
galaktischen Ebene entfernen kénnen.
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Aufgrund ihres im Vergleich zu HMXB relativ hohen Alters besitzen LMXB
neben ihrem Vorkommen in Kugelsternhaufen eine breitere Verteilung um
die galaktische Ebene. Dennoch ist die Position des LMXB Her X-1 bei einer
galaktischen Hohe b = +37.5° (I = 58.2°) ungewdhnlich (siehe Abb. 2.7).
Mit einer Entfernung von Her X-1 vom Sonnensystem von 5 kpc* (Tho-
mas, Schmidt & Schémbs 1986) ergibt sich ein Abstand von Her X-1 zur
galaktischen Ebene von etwa 3 kpc. Entfernt sich das System mit einer fiir
LMXB typischen kick-Geschwindigkeit von 70 — 100 km/s von seinem Ge-
burtsort in der galaktischen Ebene, so besitzt Her X-1 ein Alter von ~ 107 a.
Aus der Theorie der Radiopulsare weifs man jedoch, dass das Magnetfeld ei-
nes Neutronensterns auf einer typischen Zeitskala von 107 a zerfillt (siehe
Abschnitt 2.2.1). Daher besteht ein Widerspruch zwischen dem Alter von
Her X-1 und dessen Magnetfeld von ~ 10'2 G. Sutantyo, van der Linden &
van den Heuvel (1986) schlugen daher vor, dass Her X-1 durch einen mogli-
chen accretion-induced collapse eines Weiflen Zwergs entstanden ist, bei dem
das System eine deutlich hohere kick-Geschwindigkeit erhalten hat. Es ist
jedoch auch moglich, dass Neutronensterne ihr Magnetfeld {iber einen Zeit-
raum von ~ 107 a erhalten kénnen (Verbunt, Wijers & Burm 1990). Weitere
mogliche Szenarien, bei denen XRB hohe kick-Geschwindigkeiten erhalten
konnen, sind in Iben & Tutukov (1997) diskutiert.

2.3.2 Zeitliche Variabilitidt der Lichtkurven

Eine herausragende Eigenschaft der Lichtkurven von XRP ist ihre peri-
odische Variabilitdt auf verschiedenen Zeitskalen. Dazu gehdren neben den
Rotations- und Bahnperioden der Rontgenquellen auch weitere Erscheinun-
gen wie z.B. das regelmiflige Auftreten von Absorptionsdips oder Langzeit-
zyklen, hervorgerufen durch die Bedeckung einer langsam prizedierenden
Akkretionsscheibe. Die Analyse dieser Perioden bietet die Moglichkeit, eine
Vielzahl von Eigenschaften dieser Systeme zu untersuchen.

Die Rontgenlichtkurven der ersten beiden entdeckten XRP Cen X-3 und
Her X-1 fielen besonders durch Bedeckungen der Rontgenquelle durch ih-
re Begleitsterne auf, wihrend derer die Rontgenhelligkeit praktisch auf null
abfillt. Daher folgte direkt aus der Lichtkurve, dass es sich um Doppelstern-
systeme handelt. Die Bahnperioden ergaben sich direkt aus dem zeitlichen
Abstand der Bedeckungen. Aus der Bahnperiode, der Dopplervariationen
der Pulsankunftszeiten und der Spektrallinien des Begleitsterns, der Dauer

*1 pc = 3.261 Lichtjahre
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der Bedeckung, der optischen Lichtkurve des Begleitsterns sowie einem Mo-
dell des Begleitsterns, lassen sich sédmtliche Systemparameter, insbesondere
die Massen der Doppelsterne und die Inklination des bedeckenden Systems
bestimmen (siehe z.B. Middleditch & Nelson 1976). So sind die Systempara-
meter der sechs bis heute bekannten bedeckenden Rontgenpulsare Cen X-3,
Her X-1, SMC X-1, LMC X-4, Vela X-1 (4U 0900-40) und 4U 1538-52 be-
kannt.

Abgesehen von Bedeckungen wird die Variabilitat der Lichtkurven von XRP
von deren Pulsperioden dominiert. Die Zéhlraten bei der Messung der Strah-
lung eines hellen XRP liegen mit den zur Zeit zur Verfiigung stehenden
Rontgendetektoren in der GroSenordnung von 100 counts/s. Damit muss
bei zeitlich hochaufgelosten Messungen die statistische Verteilung der Pho-
tonen beriicksichtigt werden. Da auch die einzelnen Pulse von XRP variabel
sind, ist die Periodizitdt in den Lichtkurven insbesondere bei langen Puls-
perioden zwar deutlich sichtbar, jedoch nicht direkt aus den Lichtkurven
exakt ableitbar. Daher wird ein Periodogramm erstellt, indem eine Licht-
kurve mit verschiedenen Testperioden gefaltet wird (epoch folding). Trigt
man dann die quadratische Abweichung der in einzelnen Phasenbins auf-
summierten Zahlraten von der mittleren Zahlrate iiber die Periode auf, so
sind die Pulsperiode und ihre Harmonischen durch mehr oder weniger schar-
fe Spitzen erkennbar. Die Orbitalbewegung des Doppelsternsystems fiihrt zu
einer sinusférmigen Variation der Pulsankunftszeiten. Uberlagert man also
bei der Faltung der Lichtkurve den Testperioden eine sinusférmige Stérung
der richtigen Amplitude und Phase (Doppelsternkorrektur), so erhsht sich
im Periodogramm die Spitze bei der Pulsperiode (und ihrer Harmonischen).
SchlieBllich mufl dabei auch noch die Eigenbewegung des Satellits innerhalb
des Sonnensystems beriicksichtigt werden (Baryzentrumskorrektur). So lisst
sich aus den Pulsankunftszeiten auch bei nichtbedeckenden Systemen die
Bahnperiode und die projizierte Bahngeschwindigkeit des Neutronensterns
bestimmen. Zusammen mit der Messung der Dopplerverschiebung der opti-
schen Spektrallinien des Begleitsterns lisst sich daraus das Massenverhiltnis
Mx [Mopt der Sterne bzw. die Massenfunktion

Moy sin® i 472 (rx sini)?

= (Mx + Mope)? G P2

(2.37)

angeben, wobei P die Bahnperiode und 4 die Inklination des Systems be-
zeichnen. Die bei den verschiedenen Klassen von XRP beobachteten Puls-
perioden und deren Zusammenhang mit den Bahnperioden wurde bereits
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in Abschnitt 2.2.1 dargelegt (siche auch Abb. 2.3). Dort wurde ebenfalls
auf die langfristigen Anderungen der Pulsperioden, spin-up und spin-down,
eingegangen.

In den Lichtkurven einiger Quellen beobachtet man Intensitidtseinbriiche
(dips), wihrend derer die Rontgenstrahlung stark absorbiert wird. Die dips
werden verursacht, wenn durch das Auftreffen des Akkretionsstroms von dem
Begleitstern Material aus der Akkretionsscheibe ,,hochspritzt“ und dabei in
die Sichtlinie zwischen Neutronenstern und Beobachter gerdt. Das Auftreten
der dips ist daher von der Orbitalphase abhingig. Bei Her X-1 beobachtet
man neben diesen unmittelbar vor der Bedeckung auftretenden, etwa 3 h
andauernden preeclipse dips, zuséitzlich noch eine zweite Art von dips, die
anomalous dips mit einer Dauer von etwa 1 h (Reynolds & Parmar 1995). Sie
kommen durch eine Verdickung der Akkretionsscheibe am Ort des Auftref-
fens des Akkretionsstroms von dem Begleitstern zustande, wenn dadurch die
knapp an der Oberfliche der Akkretionsscheibe vorbei verlaufende Sichtlinie
unterbrochen wird (Schandl 1996). Da die anomalous dips urséichlich an eine
Struktur der gekippten Akkretionsscheibe gebunden sind, verschiebt sich ihr
Auftreten mit der Priizession der Akkretionsscheibe zu fritheren Orbitalpha-
sen hin.

Die beiden XRP Her X-1 und LMC X-4 besitzen Langzeitzyklen von je-
weils etwa 35 d und 30 d. Wahrend dieser nicht streng periodischen Zy-
klen durchlaufen die Quellen jeweils zwei on-Zustédnde hoher Rontgenhellig-
keit und zwei off-Zusténde, in denen keine oder nur eine geringe Intensitét
gepulster Rontgenstrahlung der Quelle messbar ist. Ursache dieser Zyklen
ist die periodische Bedeckung der Quellen durch eine verkippte und ver-
bogene, prizedierende Akkretionsscheibe (Petterson et al. 1991, Schandl &
Meyer 1994). Eine Kriimmung der Akkretionsscheibe kann durch den von
ihrer heiflen Korona ausgehenden Wind oder den Strahlungsdruck der Ront-
genquelle verursacht werden (Schandl & Meyer 1994, Maloney & Begelman
1997). Genauere Untersuchungen des 35-d-Zyklus von Her X-1 durch Stau-
bert, Bezler & Kendziorra (1983) haben gezeigt, dass die 35-d-Zyklen genau
entweder 20.0, 20.5 oder 21.0 Orbitalperioden (von jeweils 1.70 d) lang sind.
Die Ursache fiir dieses Verhalten ist in dem Zusammenhang zwischen dem
Akkretionsstrom auf die Akkretionsscheibe und deren geometrischer Form
begriindet, und ist Gegenstand aktueller Untersuchungen (Shakura et al.
1998, Scott & Leahy 1999).

Auf eine dramatische Verdnderung der geometrischen Form der Akkretions-
scheibe ist vermutlich der aulergewthnliche low-Zustand von Her X-1 zurtick-
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zufithren, in dem sich die Quelle seit April 1999 befindet, und in der der
grofite Teil der Rontgenstrahlung des Pulsars wihrend des gesamten 35-d-
Zyklus absorbiert wird (Coburn et al. 2000).

2.3.3 Spektren

Da bis heute noch kein selbstkonsistentes und alle beteiligten Wechselwir-
kungen umfassendes Modell der Emissionsregionen und deren Geometrie vor-
liegt, existiert auch kein vollstdndiges Modell zur Erklédrung der beobachteten
Spektren von XRP. Daher ist die Beobachtung der Spektren, insbesondere
auch deren zeitlicher Verdnderungen wihrend einer Pulsphase (Pulsphasen-
spektroskopie) von grofler Bedeutung fiir das Verstéindnis der geometrischen
Verhiltnisse der Emissionsregionen und der darin ablaufenden physikalischen
Prozesse.

Die Extraktion von Rontgenspektren aus den beobachteten Lichtkurven stellt
ein nichttriviales Problem dar. Zum einen ist in jeder Messung des Photonen-
flusses einer Rontgenquelle grundsitzlich auch die Hintergrund- und Streu-
strahlung anderer Quellen enthalten, zum anderen ist die Strahlung durch
interstellare Materie teilweise absorbiert. Erschwerend hinzu kommen die
Detektoreigenschaften die, z.B. aufgrund von Absorptionskanten, hochgra-
dig nichtlinear sein kénnen. Da deshalb die Responsematrix eines Detektors
nicht invertierbar ist, ldsst sich das Quellspektrum nicht einfach , vorwarts®
durch den bei verschiedenen Energien gemessenen Photonenfluss bestimmen.
Vielmehr muss umgekehrt, ,riickwérts“, ausgehend von einem mit der Re-
sponsematrix gefalteten Modellspektrum das gemessene Spektrum gefittet
werden. Die dabei verwendeten Modellspektren setzen sich aus verschiede-
nen Komponenten zusammen, die jeweils einzelne Aspekte der Quellspektren
beriicksichtigen.

Das Kontinuum der Spektren lédsst sich durch ein Potenzgesetz (I ~ E~%)
mit einem Photonenindex o ~ (1 — 2) beschreiben. Oberhalb einer cutoff-
Energie Ec ~ (10 — 30) keV fallen die Spektren deutlich stirker ab. In
den Modellspektren wird dies meist durch einen exponentiell abfallenden
Term anstelle des Potenzgesetzes bertiicksichtigt. Viele XRP zeigen im niede-
renergetischen Teil der Spektren < 1 keV einen ,Uberschuss® der Intensitit
(soft excess) gegeniiber dem Kontinuum, dessen Ursprung in der thermischen
Emission heiflen Materials innerhalb der Magnetoshéire oder am Innenrand
der Akkretionsscheibe vermutet wird. Zusétzlich enthalten die Modellspek-
tren Komponenten fiir eine Eisen-Floureszenzlinie Fex, bei etwa 6.4 keV,
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in manchen Féllen eine Eisenlinie bei 6.7 keV, sowie mdogliche Zyklotron-
Resonanzlinien. Wihrend die 6.4 keV Eisen-Floureszenzlinie von schwach
ionisiertem Eisen in relativ kalter Materie verursacht wird, wird die 6.7 keV
Eisenlinie der Rekombination von wasserstoffihnlichem Eisen, gefolgt von
einem Kaskadeprozess, in einer relativ heilen Korona zugeschrieben (Naga-
se 1989). Die Linienprofile werden durch GauB}- oder Lorentzkurven darge-
stellt. Schliellich ist den Modellspektren noch eine zusétzliche Komponente
hinzuzufiigen, die die Absorption der Strahlung durch das interstellare Me-
dium beriicksichtigt. Sie enthilt die Wirkungsquerschnitte der verschiede-
nen Wechselwirkungsprozesse und die Wasserstoffsdulendichte Ny, die die
Anzahl der Atome entlang der Sichtlinie angibt, und die typische Werte
~ 10?2 ¢cm? annimmt. Insbesondere unterhalb 10 keV wird die Strahlung
durch Photoabsorption exponentiell abgeschwécht. Zusammen mit einem
Modell fiir die Verteilung der interstellaren Materie gibt der Parameter Ny
Hinweise auf die Entfernung des XRP. Die grundsitzliche Ahnlichkeit der
Spektren deutet darauf hin, dass die Bedingungen in den Emissionsregionen
bei allen XRP vergleichbar sind.

Tendenziell besitzen die leuchtkriftigen XRP héirtere Spektren als die leucht-
schwicheren. Insgesamt sind die Spektren der XRP deutlich hérter als die der
nichtpulsierenden Rontgenquellen. Von diesen unterscheiden sich Binérsys-
teme, die ein Schwarzes Loch enthalten, insbesondere in ihrem Fourierspek-
trum und lassen sich dadurch identifizieren (siehe z.B. Sunyaev & Revnivtsev
2000).

Zyklotronlinien

Seit der ersten Entdeckung einer Zyklotronresonanzlinie im Spektrum von
Her X-1 durch Triimper et al. (1978) konnten vor allem durch eine verbes-
serte Energieauflosung der Detektoren entsprechende Linien in den Spektren
einer Vielzahl der bekannten XRP gefunden werden. Da die Energie dieser
Linien proportional zur Feldstiirke ist (Beziehungen (2.31) - (2.35)), stellt
ihre Messung eine direkte Bestimmung der Magnetfelder am Ort ihrer Ent-
stehung in den Atmosphiren von Neutronensternen dar.

Bei der Berechnung der Magnetfeldstédrke aus der Energie ' = hvgy. einer
Zyklotronlinie nach Gl. (2.35) muss jedoch noch die Gravitationsrotverschie-
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bung z = Av/v der beobachteten Frequenz vons der Zyklotronlinie von

Veye 2GM

1+2 Veye 4/ 1 Re2 (2.38)
beriicksichtigt werden. Fiir einen ,,Standard“-Neutronenstern mit einer Mas-
se von 1.4 M und einem Radius von 10 km bedeutet dies, dass die gemesse-
ne Zyklotronenergie durch die Gravitationsrotverschiebung um einen Faktor
0.77 (2 = 0.3) reduziert erscheint. Die Messungen der Zyklotronlinien einiger
XRP mit RXTE sind in Tabelle 2.1 aufgelistet.

In den starken Magnetfeldern von Neutronensternen ist der Thomsonsche
Streuquerschnitt fiir die Streuung von Photonen an Elektronen im Vergleich
zum feldfreien Fall stark verindert. Dies fithrt bei der relativistischen Be-
handlung zu einer Verschiebung der Zyklotronresonanzfrequenzen mit zuneh-
mendem Winkel zwischen dem Magnetfeld und den gestreuten Photonen hin
zu kleineren Energien (Herold 1979). Bei einer typischen Magnetfeldstirke
B/Biyit = 0.1 (B ~ 4-10'? G) wird so die Linienenergie unter Winkeln zwi-
schen 30° und 60° um einen Faktor zwischen 0.965 und 0.955 reduziert. Bei
einer beobachteten Linienenergie von 40 keV entspricht dies einer Verschie-
bung um etwa 0.5 keV (30°) bzw. 1.4 keV (60°). Da sich der Winkel, unter
dem eine Emissionsregion sichtbar ist, wihrend einer Umdrehung des Neu-
tronensterns éndert, variiert die Energie der beobachteten Zyklotronlinie mit
der Pulsphase. Dies fiithrt zu einer Mischung verschiedener Zyklotronenergien
iiber eine Pulsperiode, was schliellich in einer Verbreiterung der beobachte-
ten Linie resultiert. Messungen der Linienverschiebung in den Pulsphasen-
spektren geben somit Hinweise auf die Lage der Emissionsregionen in Bezug
auf die Rotationsachse.

Vobs =

Ebenfalls aus der relativistischen Behandlung der Thomsonstreuung folgt,
dass die Landau-Niveaus nicht mehr dquidistant sind (siche Abschnitt 2.2.2).
Daher sind auch Messungen von htheren Harmonischen und deren Abwei-
chungen von der Energieiiquidistanz der Zyklotronresonanzlinien wie z.B. im
Fall von Vela X-1 und 4U 0115463 (siche Tab. 2.1) von grofiem Interesse.

Schliefllich muss bei der Interpretation der Zyklotronlinien deren mogliche
Entstehung in einer gewissen Hohe iiber der Neutronensternoberfliche in
Betracht gezogen werden. Da die Magnetfeldstirke mit dem Abstand von
der Oberfliche abnimmt, &ndert sich die Zyklotronenergie entsprechend. So
verringert sich die Energie einer Linie um mehr als 1% (0.5 keV bei einer
Zyklotronenergie von 40 keV), wenn die Photonen in einer Hohe von 60 m
iiber der Oberfliche (R = 10km) absorbiert werden. Findet Zyklotronab-
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Tabelle 2.1:
Tabelle 2.2: ZYKLOTRONLINIEN IN XRP*

SOURCE ENERGY (KEV)?  o° (KEV) Pulse Puase B¢ (102 G)
4U 0115+63 12.40+3% 3.3703 274 Fall 1.4
21.45%0% 4507 224 Fall
33.5610-79 3.8%55 274 Fall
4U 1907409 19.7+ 0.1 2.6 4 0.1 Average 2.2
4U 1538-52 21.3+0.3 3.05+0.20 Average 2.3
Vela X-1 23.710:3 5 (fixed) Main Pulse 2.3
59.7 + 3.7 12.6 + 0.8 Main Pulse
Cen X-3 31.8+0.3 7.540.9 Peak 3.5
GX 301-2 42,9752 0.870% Average 4.8
4U 1626-67 39.3717 6.4 +£0.8 Peak 4.4
Her X-1 41.0£+1.0 9.8+ 0.5 Average 4.6

“aus Heindl et al. 1999

YEnergie gefitteter Absorptionslinien

¢o der GauBprofile der Zyklotronlinien

dMagnetfeldstirke an der Oberfliche des Neutronensterns bei einer angenommenen
Gravitationsrotverschiebung von 0.3

sorption bzw. Streuung von Photonen in unterschiedlichen Hohen iiber der
Neutronensternoberfldche statt, so besitzen die in verschiedenen Hohen ent-
standenen Zyklotronlinien jeweils unterschiedliche Energien. Die dadurch ge-
geneinander leicht verschobenen Absorptionslinien erscheinen im Spektrum
ebenfalls als eine verbreiterte Linie mittlerer Zyklotronenergie.

Gegeniiber den o.g. Effekten ist die Verbreiterung der Linien aufgrund der
Gravitationsrotverschiebung vernachlissigbar, solange Zyklotronstreuung
nur in relativ geringen Hohen < 100 m iiber der Neutronensternoberfliche
stattfindet.

Einen weiteren, wertvollen Hinweis auf die Geometrie der Emissionsregionen
bedeutet die Tatsache, dass aufgrund der Richtungsabhingigkeit der Opa-
zitdten fiir die beiden Polarisationsmoden der Photonen, auch die Stirke
der Zyklotronabsorptionslinien von der Pulsphase abhingig ist. Aus dem
theoretischen Verstidndnis, dass Photonen der Zyklotronresonanzenergie mit
geringerer Wahrscheinlichkeit in Richtung des Magnetfelds emittiert werden
folgt, dass die Sichtlinie bei der Phase, bei der die Zyklotronabsorptionslinie
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am stirksten ausgepréigt ist, der Richtung der Magnetfeldachse am néchsten
ist.

2.3.4 Pulsprofile

Wird die Lichtkurve eines XRP mit dessen Pulsperiode, die wie in Ab-
schnitt 2.3.2 beschrieben bestimmt werden kann, gefaltet, so erhilt man
dessen mittleres Pulsprofil. Einzelne Pulse der Lichtkurve kénnen durchaus
starke Abweichungen von diesem mittleren Pulsprofil aufweisen. Das liegt
zum einen, wie bereits erwidhnt, an der aufgrund der meist geringen Zihlra-
te schlechten Statistik. Zum anderen kann dies auch im Akkretionsprozess
selbst begriindet sein. Mogliche Fluktuationen in der Ubergangsregion am
Magnetosphérenrand kénnen sowohl zu einer variierenden Akkretionsgeome-
trie, als auch zu einer ungleichméssigen Akkretionsrate fithren. Wahrend eine
andere Akkretionsgeometrie zwangsliufig zu einer unterschiedlichen Emissi-
onscharakteristik und somit zu einem verdnderten Pulsprofil fiihrt, ist dies
bei einer nicht allzu stark unterschiedlichen Akkretionsrate nicht unbedingt
der Fall. Andert sich die Akkretionsrate jedoch so stark, dass sich die Be-
dingungen innerhalb der Emissionsregionen (z.B. der Akkretionsdruck oder
die Temperatur des Plasmas) deutlich verindern, so fithrt auch dies zu ei-
ner verschiedenen Emissionscharakteristik. Unabhéngig von diesen Puls- zu
Puls-Schwankungen zeigt sich jedoch, dass die iiber viele Pulsperioden ge-
mittelten Pulsprofile aller XRP &uflerst stabil, und deren Formen daher fiir
jeden XRP charakteristisch sind. Dies gilt im {ibrigen auch uneingeschrankt
fiir die Pulsprofile von Radiopulsaren. In Abb. 2.8 sind die Pulsprofile einiger
XRP dargestellt, wie sie von dem Burst And Transient Source Ezxperiment
(BATSE) beobachtet wurden (siche Bildsten et al. 1997). Zur Verdeutlichung
der Periodizitét sind die Pulsprofile jeweils iiber zwei volle Pulsperioden dar-
gestellt. Die Formen der Pulsprofile unterscheiden sich deutlich.

Charakteristisch fiir die Pulsprofile eines XRP ist auch ihre Energieabhéngig-
keit. Im allgemeinen besitzen die Pulsprofile bei niedrigen Energien (< 10 —
20 keV) mehr Struktur, dagegen haben sie bei héheren Energien (> 20 keV)
meist eine einfachere Form. So besitzt z.B. das Pulsprofil des XRP Vela X-1
im Energiebereich 2 — 6 keV bis zu fiinf ausgepriagte Maxima, oberhalb von
15 keV jedoch nur zwei. Einige XRP, insbesondere transients, zeigen grofle
Schwankungen in ihrer Leuchtkraft. Die Formen der Pulsprofile einiger die-
ser Quellen variieren nicht nur mit der Energie, sondern sind wie z.B. bei
EXO 2030+375 auch besonders stark von deren Leuchtkraft abhingig. Die
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Erscheinungsformen der Pulsprofile reichen von annéhernd symmetrischen,
sinusférmigen Pulsprofilen wie z.B. bei 4U 0115+634 oder GRO J1744-28,
bis hin zu stark asymmetrischen Pulsprofilen wie z.B. bei Her X-1 oder
4U 1538-52.

Vorstellungen dariiber, wie die charakteristischen Formen der Pulsprofile
zustande kommen, sind im folgenden Abschnitt behandelt.

2.4 Ansatze zur Interpretation der Pulsprofile

Ausgangspunkt fiir die Erkldrung der periodischen Intensitdtsschwankungen
wihrend der Rotation eines Neutronensterns ist die anisotrope Rontgen-
emission an den Polregionen, wie sie durch die Strahlungswechselwirkungen
innerhalb der Emissionsregionen und deren Geometrie verursacht wird (siehe
Abschnitt 2.2.2, sowie die Abb. 2.5 und 2.6). Ein weit entfernter Beobachter
registriert die Photonen, die an den beiden Polregionen entstanden, und in
seine Beobachtungsrichtung emittiert worden sind. Da der Beobachter die
Emissionsgebiete nicht auflésen kann, sieht er den Ursprung der Emission
als eine Punktquelle. Dabei misst der Beobachter abhéingig von der Lage der
Emissionsregionen zu einer bestimmten Rotationsphase die Rontgenemission
entweder von einer oder gleichzeitig als Uberlagerung von beiden Emisions-
regionen. Da die Emissionsverteilung anisotrop ist, hingt die in Richtung
der Sichtlinie abgestrahlte Intensitéit von der Richtung dieser Sichtlinie bzgl.
der Emissionsregionen ab. Diese Richtung kann durch die Polar- und Azi-
mutwinkel bzgl. einer beliebigen Achse angegeben werden. Da die Emission
moglicherweise rotationssymmetrisch zur Magnetfeldachse ist, wiahlt man
diese Achse sinnvollerweise als Bezugsrichtung, da die Emissionsverteilung
in diesem Fall nur von dem Polarwinkel abhéngig ist. Geht man davon aus,
dass die magnetische Dipolachse nicht mit der Rotationsachse des Neutro-
nensterns identisch ist, so variiert der Winkel zwischen der Sichtlinie und
der Magnetfeldachse wihrend einer Umdrehung des Neutronensterns. We-
gen der anisotropen Emissionsverteilung variiert damit auch die in Richtung
der Sichtlinie abgestrahlte Intensitéit. Damit ergibt sich ein plausibler Me-
chanismus fiir das Entstehen der gepulsten Rontgenemission.

Die Pulsprofile der XRP stellen ein verzerrtes und i.a. unvollstéindiges Abbild
der Emissionscharakteristik der Emissionsregionen dar. Bei der Modellierung
von Pulsprofilen aus einer angenommenen oder sogar einer aus einem Modell
der Emissionsregionen folgenden Emissionscharakteristik, miissen zusétzlich
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Abb. 2.8: Beispiele fiir die verschiedenen Formen der Pulsprofile von XRP,
beobachtet mit BATSE im Energiebereich von 20 — 35 keV, bzw. GRO J1750-
27: 20 — 70 keV, 4U 0115+634: 20 — 40 keV (aus Bildsten et al. 1997). Zu
jedem Pulsprofil ist auch der typische 1 o-Fehlerbalken dargestellt.
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Abb. 2.8: Fortsetzung: 4U 1538-52: 20 — 50 keV, GRO
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einige geometrische Aspekte beriicksichtigt werden. Bevor in diesem Ab-
schnitt verschiedene Modelle zur Erkldrung der Pulsprofile dargestellt wer-
den, sollen zunéchst die geometrischen Aspekte betrachtet werden. Dabei
mufl beriicksichtigt werden, dass die in der Nidhe der Neutronensternober-
fliche entstandenen Photonen eine nicht zu vernachlissigende Ablenkung im
Gravitationsfeld des Sterns erfahren (siehe z.B. Nollert et al. 1989). In Teil
(a) der Abb. 2.9 ist eine Sphére dargestellt, wie sie ohne gravitative Lichtab-
lenkung erscheint. Durch das Muster auf der Oberfliche der Sphére ist die
Lage der Pole zu erkennen. Die Sphéren in (b) und (c¢) besitzen dasselbe Mu-
ster und denselben Radius bzgl. der Schwarzschildkoordinate r, wie in (a).
Jedoch betrédgt das Verhéltnis r,/rs zwischen dem Radius der Sphéiren und
deren Schwarzschild-Radius in (b) 3 und in (c) 2, in (a) betrigt es co. Einem
weit entfernten Beobachter erscheinen die Sphéiren mit kleinerem Verhiltnis
von 1, /rs (bzw. mit zunehmender Masse) grofer, und es ist deutlich zu er-
kennen, dass Licht von einem groéfleren Gebiet der Riickseite der Sphire in
die Beobachtungsrichtung abgelenkt wird. Der Radius eines Neutronensterns
ist bei bekannter Masse abhingig von der Zustandsgleichung der Materie.
Allgemein nimmt man fiir einen Neutronenstern mit einer typischen Masse
von 1.4 Mg einen Radius von 10 km an. Fiir diesen ist dann r, /rs ~ 2.4.

Unter Vernachlissigung der gravitativen Lichtablenkung ist im Falle zwei-
er gegeniiberliegender punktformiger Emissionsregionen wihrend einer Um-
drehung des Neutronensterns immer genau eines dieser Gebiete eine hal-
be Rotationsperiode lang zu sehen. Dies trifft unter Beriicksichtigung der
Lichtablenkung nicht mehr zu. Hinzu kommt, dass die Emissionsgebiete eine
bestimmte Ausdehnung besitzen. Die Polkappen eines Neutronensterns be-
sitzen einen Durchmesser ~ 1.5 km (siehe Abschnitt 2.2.2). Rund um die Pol-
kappen kann zusitzlich ein relativ grofles Reprozessierungsgebiet existieren.
Im Fall von Polkappen konnen die Emissionsgebiete auf einige Meter Hohe
iiber der Neutronensternoberfliche ausgedehnt sein (Harding et al. 1984), bei
AKkkretionssdulen sogar deutlich daiiber hinaus. Dies hat zur Folge, dass z.B.
bei einem Neutronenstern, dessen Rotationsachse ndherungsweise senkrecht
zur Beobachtungsrichtung steht, und dessen Magnetfeldachse nicht allzu weit
gegeniiber der Rotationsachse verkippt ist, wihrend einer Umdrehung immer
beide Emissionsregionen (zumindest teilweise) sichtbar sind. Zum Pulsprofil
tragen also, abhingig von der Beobachtungsrichtung und der Lage der mag-
netischen Pole in Bezug auf die Rotationsachse, meist iiber weite Bereiche der
Pulsphase die Beitridge der Emissionsregionen beider Magnetpole bei. Diese
Beitrége sind die in den Emissionsregionen nahe der Pole entstandenen und
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@ (b) ©

Abb. 2. : Auswirkungen der gravitativen Lichtablenkung auf das Erschei-
nungsbild von Neutronensternen mit ro/r von (a), 3.0 (b), und 2.0 (c)
aus Zahn 1991).

(nach relativistischer Ablenkung im Gravitationsfeld des Neutronensterns)
in Richtung des Beobachters emittierten Photonen, und werden im folgen-
den auch als Einpol-Pulsprofile bezeichnet. Das beobachtete Pulsprofil ergibt
sich dann als eine Uberlagerung der beiden Einpol-Pulsprofile.

Findet die ,Materiefiitterung” der Magnetfeldlinien, die die Akkretionsschei-
be innerhalb der Ubergangsregion bei einem bestimmten Radius schneiden,
mit gleicher Rate statt, so wird die Akkretion auf die beiden Polkappen je-
weils axialsymmetrisch zur Magnetfeldachse sein. Dies gilt jedoch nur dann
exakt, wenn es sich bei dem Magnetfeld um ein ideales Dipolfeld handelt.
Im Falle eines nur leicht gestérten magnetischen Dipolfeldes wird die Akkre-
tion zumindest in erster Ndherung zu den jeweils lokalen Magnetfeldachsen
axialsymmetrisch sein (s.u.), die jedoch fiir die beiden Pole unterschiedlich
sind. Ist die Akkretion axialsymmetrisch, so ist zu erwarten, dass auch die
an den Polkappen entstehende Réntgenemission zur (jeweils lokalen) Ma-
gnetfeldachse symmetrisch ist. Das bedeutet, dass die Emissionsverteilun-
gen an den beiden Magnetpolen (i = 1,2) nur von den Polar- bzw. Sicht-
winkeln 6 zwischen der (lokalen) Magnetfeldachse und der Emissions- bzw.
Beobachtungsrichtung abhéngen. Wie in Abb. 2.10 veranschaulicht, variiert
0 wihrend einer Umdrehung des Neutronensterns jeweils zwischen einem
Maximum, wenn die Magnetfeldachse vom Beobachter weg zeigt, und ei-
nem Minimum, wenn die Magnetfeldachse auf den Beobachter hin zeigt. Die
Einpolpulsprofile besitzen daher jeweils zwei Symmetriepunkte, die zu den
Phasen gehoren, zu denen @ minimal bzw. maximal ist.
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Abb. 2.1 : Symmetriepunkte der Einpol-Pulsprofile treten auf, wenn der
Sichtwinkel  auf die Emissionsregion des -ten Magnetpols minimal ist (a),
und eine halbe Periode spdter, wenn der Blickwinkel ma imal ist (b).

Ist das Magnetfeld ein ideales Dipolfeld, so dass sich die beiden Pole genau
gegeniiber liegen, dann ist, wenn der Sichtwinkel 8; auf Pol 1 minimal (maxi-
mal) ist, der Sichtwinkel 65 auf Pol 2 maximal (minimal). Das bedeutet, dass
die Symmetriepunkte der Einpolpulsprofile gleichzeitig, d.h. zur selben Pha-
se, beobachtet werden. Das Pulsprofil, dass sich aus der Uberlagerung bzw.
der Summe der Einpolpulsprofile ergibt, besitzt dann ebenfalls zwei Sym-
metriepunkte zu diesen Phasen. Das aus den vereinfachenden geometrischen
Annahmen dass 1., die Emission an den Polregionen jeweils symmetrisch
ist und 2., das Magnetfeld ein ideales Dipolfeld ist, folgende symmetrische
Pulsprofil steht somit im Widerspruch zu der Mehrzahl der beobachteten
Pulsprofile von XRP (siehe Abb. 2.8).

Mogliche Ursachen fiir das Auftreten von asymmetrischen Pulsprofilen sind
eine nicht axialsymmetrische Emission an den Polen oder ein gestortes ma-
gnetisches Dipolfeld. Denkbar wire auch eine teilweise Abschattung der
Emissionsregionen durch den Materiestrom in der Magnetosphire (Basko
& Sunyaev 1976b). Dies wiirde jedoch zu deutlichen Verdnderungen der
Spektren fithren, dhnlich wie sie bei dips in Lichtkurven beobachtet wer-
den. Durch die gravitative Lichtablenkung in der Schwarzschildmetrik, die
das Gravitationsfeld eines XRP hinreichend gut beschreibt, wird eine vor-
handene Symmetrie der Emissionsverteilung nicht zerstort.

Ausgangspunkt bei der Modellierung von Pulsprofilen sind entweder Model-
le der Emissionsregionen oder phianomenologische Emissionscharakteristiken
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(sieche Abschnitt 2.2.2). Aus den verschiedenen Modellen der Emissionsre-
gionen lassen sich neben den vom Beobachtungswinkel abhéngigen Spektren
auch Pulsprofile erhalten (z.B. Nagel 1981, Harding et al. 1984, Mészaros
& Nagel 1985b, Kii 1987, Burnard et al. 1991, Araya & Harding 1999).
Die Emissionsgebiete in diesen Modellen besitzen eine axialsymmetrische
Scheiben- (slab) oder Siulengeometrie (column), weswegen die erhaltenen
Pulsprofile ebenfalls symmetrisch sind. So geben diese Arbeiten zwar keinen
Aufschluss iiber die Ursache der Asymmetrie der beobachteten Pulsprofile,
jedoch lassen sich einige Eigenschaften der Pulsprofile wie z.B. deren Energie-
abhéngigkeit und das Auftreten von steilen Flanken qualitativ reproduzieren.
Der Einfluss des aus der Allgemeinen Relativitdtstheorie folgenden Effekts
der Lichtablenkung der emittierten Photonen im starken Gravitationsfeld
des Neutronensterns und deren Auswirkungen auf die Pulsprofile wurde von
Riffert & Mészdros (1988) und Mészaros & Riffert (1988) untersucht. Dem-
nach hat bei gegebener Intensitétsverteilung lokal an den Emissionsregionen
die Lichtablenkung einen groflen Einfluss auf die Intensititsverteilung, wie
sie ein weit entfernter Beobachter registriert (siche Abschnitt 4.3.1). Daher
werden diese voneinander verschiedenen Intensitétsverteilungen im folgen-
den als lokale Emissionscharakteristik oder einfach Emissionscharakteristik
und als asymptotische Strahlungscharakteristik oder einfach Strahlungscha-
rakteristik bezeichnet.

Eine asymmetrische Emissionsverteilung an den Polregionen kann prinzip-
iell durch einen nicht axialsymmetrischen Akkretionsstrom verursacht wer-
den, wie es z.B. in Abb. 2.5 (b) und (d) (S. 41) dargestellt ist, und wel-
cher auf Instabilititen oder Fluktuationen in der Ubergangsregion (siche
Abschnitt 2.2.2) zuriickgefiihrt werden kann. Um auf diese Weise die asym-
metrischen Pulsprofile von XRP zu erkliren, fitteten Wang & Welter (1981)
die Parameter asymmetrischer phinomenologischer Emissionsverteilungen.
In diesem Modell wird die Asymmetrie des Akkretionsstroms dadurch be-
griindet, dass die Materie in der Ubergangsregion eine zur Magnetosphire
unterschiedliche Winkelgeschwindigkeit besitzt. Je nachdem, ob diese Win-
kelgeschwindigkeit kleiner oder grofer als die der Magnetosphire ist, koppelt
die Materie am Innenrand der Scheibe bevorzugt an die bei der Rotation je-
weils fithrenden oder hinteren Magnetfeldlinien an.

Ob eine deutlich asymmetrische Emissionsverteilung an den Polregionen
tatsdchlich durch einen nicht axialsymmetrischen Akkretionsstrom verur-
sacht werden kann, ist umstritten. Die Streuung des einfallenden Gases fiihrt
dazu, dass die Emission von Rontgenstrahlung an den hot spots eher isotrop
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ist (Basko & Sunyaev 1975). Auch andere Modellrechnungen deuten darauf
hin, dass dieser Effekt zu gering ist, um die in vielen Pulsprofilen beobachtete
Asymmetrie erkldren zu konnen (Kraus 1992, Kraus et al. 1995).

Eine andere Erklirung fiir die Asymmetrie der beobachteten Pulsprofile ist,
dass Neutronensterne ein gestortes magnetisches Dipolfeld besitzen, bei dem
die beiden Magnetpole nicht auf einer gemeinsamen Geraden durch den Mit-
telpunkt des Sterns liegen. Wird durch die globale Stérung des Magnetfelds,
die durch hohere Momente beschrieben werden kann, auch das lokale Feld
in der Ndhe der Pole beeinflusst, so kann dadurch die Axialsymmetrie der
einzelnen Emissionsregionen zerstort werden (Parmar, White & Stella 1989).
Ist die Abweichung von einem idealen Dipolfeld nur gering, so wird das lokale
Magnetfeld an den Polen jeweils in erster Ndherung mit dem eines idealen
Dipols vergleichbar sein. Die Lage des einen Magnetpols ist dann nur wenig
von dem Punkt auf der Oberfliche des Neutronensterns verriickt, der auf
einer Geraden durch den anderen Pol und den Mittelpunkt des Sterns liegt.
In diesem Fall sind die Emissionsverteilungen an den beiden Polen nihe-
rungsweise axialsymmetrisch, weshalb auch die Einpolpulsprofile als sym-
metrisch betrachtet werden koénnen. Im Gegensatz zum Fall eines idealen
Dipolfelds sind nun aber die Symmetriepunkte der Einpolpulsprofile nicht
mehr phasengleich, sondern gegeneinander verschoben. Daher resultiert aus
ihrer Uberlagerung ein asymmetrisches Pulsprofil.

So fittet Leahy (1991) die asymmetrischen Pulsprofile verschiedener XRP mit
phénomenologischen Emissionscharakteristiken von Ringflachen um zwei ge-
geneinander versetzte (offset) Magnetpole. Die Effekte der Lichtablenkung
bei diesem Verfahren werden von Riffert et al. (1993) und Leahy & Li (1995)
beriicksichtigt. Aus einem Emissionsmodell zweier gegeneinander versetzter
Polkappen bestimmen Bulik et al. (1992, 1995) aus Pulsprofilen von 4U 1538-
52 und Vela X-1 neben dem offset und der GroBe der Emissionsregionen
auch einige Systemparameter. Mit phdnomenologischen Emissionsverteilun-
gen von drei Emissionsregionen, zwei gegeniiberliegenden Polkappen und ei-
nem ringférmigen Gebiet um einen der Pole, deren Geometrie in einem nicht
koaxialen Quadrupolfeld begriindet ist, fitten Panchenko & Postnov (1994)
Pulsprofile von Her X-1.

Im Rahmen dieser Doktorarbeit wurden eine Vielzahl beobachteter Puls-
profile, insbesondere der Quellen Her X-1, Cen X-3 und Vela X-1, mit der
Methode von Kraus et al. (1995) analysiert. Im Gegensatz zu bisherigen Mo-
dellen zur Erkldrung des Zustandekommens der asymmetrischen Pulsprofile
liegen bei dieser Methode keine modellierten oder phéanomenologische Emis-
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sionsverteilungen zu Grunde. Es werden vielmehr beobachtete Pulsprofile
daraufhin untersucht, ob sie mit der Annahme vertriiglich sind, dass die
Ursache der Asymmetrie ausschliefllich ein leicht gestértes magnetisches Di-
polfeld ist. Ist dies der Fall, und sind dariiber hinaus aus unabhingigen
Beobachtungen die Systemparameter des zu untersuchenden Roéntgenpul-
sars bekannt, so lassen sich unter bestimmten Voraussetzungen sowohl die
asymptotische Strahlungscharakteristik der Emissionsregionen, als auch die
Lage der Magnetpole des Neutronensterns relativ zur Rotationsachse be-
stimmen. Schliefllich kann man mit einem Wert fiir das Verhiltnis zwischen
dem Radius des Neutronensterns und seinem Schwarzschildradius die lokale
Emissionsverteilung einer Punktquelle an den Magnetpolen berechnen, und
daraus Bedingungen iiber die geometrische Ausdehnung der Emissionsgebie-
te ableiten. Im folgenden Kapitel ist diese Methode im Detail dargestellt.



Kapitel 3

Die Methode

Der Ausgangspunkt bei der Analyse der asymmetrischen Pulsprofile von
XRP mit der Methode von Kraus et al. (1995) sind zwei Emissionsregionen,
die nicht auf einer gemeinsamen Achse durch den Mittelpunkt des Neutro-
nensterns liegen. Bevor im folgenden die Vorgehensweise bei der Analysen-
methode im Detail dargelegt ist, sind in Abschnitt 3.1 zunéichst das Zustan-
dekommen asymmetrischer Pulsprofile, ausgehend von der Strahlungsver-
teilung zweier gegeneinander verriickter Emissionsregionen, und die dabei
vorliegenden geometrischen Verhéltnisse erlautert.

Die Methode beinhaltet im wesentlichen zwei Schritte. Im ersten Schritt
(Abschnitt 3.2.1) werden die beobachteten Pulsprofile dahingehend unter-
sucht, ob sie als Summe der symmetrischen Beitrige der Polregionen dar-
gestellt werden konnen. Dieser Schritt liefert fiir ein einzelnes Pulsprofil i.a.
eine Vielzahl von moglichen Zerlegungen in symmetrische Einpol-Pulsprofile.
An diese kénnen jedoch physikalische Bedingungen gestellt werden, die de-
ren Anzahl drastisch reduzieren kénnen. Durch die Untersuchung mehre-
rer Pulsprofile einer Quelle, die sich z.B. aufgund ihrer Energieabhéingigkeit
voneinander unterscheiden, kann die Anzahl der méglichen Losungen weiter
reduziert werden. Im zweiten Schritt der Methode (Abschnitt 3.2.2) werden
die im ersten Schritt gewonnenen Einpol-Pulsprofile auf Signaturen unter-
sucht, die darauf hindeuten, dass die Emissionscharakteristiken der beiden
Emissionsregionen identisch sind und sich die Wertebereiche der Blickwin-
kel auf die Emissionsregionen iiberlappen. Ist dies der Fall, so ldsst sich
der wihrend einer Umdrehung des Neutronensterns sichtbare Bereich der



3.1 Entstehung asymmetrischer Pulsprofile 65

Strahlungscharakteristik rekonstruieren. Bei Kenntnis des Blickwinkels auf
die Rotationsachse des Neutronensterns, was unter der Annahme, dass die
Rotationsachse senkrecht auf der Bahnebene steht, mit der Kenntnis der In-
klination des Systems gegeben ist, konnen die Lage der Magnetpole und die
Blickwinkel auf die lokalen magnetischen Achsen bestimmt werden.

Die Bedingung, dass die Emissionscharakteristik an den beiden Polen sym-
metrisch sein soll, kann nur dann ndherungsweise erfiillt sein, wenn die Ab-
weichung des Magnetfelds von einem idealen Dipolfeld moderat ist. Ist die
globale Stérung des Magnetfelds grof}, so ist auch der offset der Magnet-
pole grof}. Die Voraussetzungen fiir die Anwendbarkeit der Methode sind
dann nicht mehr erfiillt. Daher kann nur ein relativ kleiner offset ein mit den
Annahmen konsistentes Ergebnis der Methode sein.

Da die Rekonstruktion der Strahlungscharakteristik lediglich auf wenigen
fundamentalen geometrischen Annahmen beruht, ist die Methode weitge-
hend modellunabhéngig und die Ergebnisse kénnen daher mit vorhandenen
Emissionsmodellen verglichen werden. Dabei muss beriicksichtigt werden,
dass die im zweiten Schritt der Methode rekonstruierte Strahlungscharak-
teristik die Lichtablenkung, die die Photonen in dem starken Gravitations-
feld in der Nihe der Neutronensternoberfliche erfahren haben, beinhaltet.
Der Einfluss der Lichtablenkung auf die Strahlungscharakteristik ist in Ab-
schnitt 3.2.3 untersucht. Dariiber hinaus lassen sich aus den Blickwinkeln auf
die Emissionsregionen und dem Verhéltnis des Radius des Neutronensterns
und dessen Schwarzschildradius Bedingungen an die laterale Ausdehnung
der Emissionsregionen und deren Hohe {iber der Neutronensternoberfliche
ableiten.

Schliefilich sind in Abschnitt 3.3 die Ergebnisse verschiedener Tests vorge-
stellt, mit denen die Robustheit und die Eindeutigkeit der Methode unter-
sucht wurden. Dariiber hinaus wurde untersucht, inwieweit eine eventuell
vorhandene Asymmetrie der Emissionsverteilung Auswirkungen auf die mit
der Methode gewonnenen Ergebnisse haben kann.

3.1 Entstehung asymmetrischer Pulsprofile

In Abbildung 3.1 ist die Lage der Emissionsregion eines Poles des rotierenden
Neutronensterns dargestellt. Da die Strahlungscharakteristik axialsymme-
trisch sein soll, ist sie nur vom Sichtwinkel 8 zwischen der Normalen durch
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Abb. 3.1: Veranschaulichung der Lage einer Emissionsregion an einem Ma-
gnetpol: In einem sphdrischen Koordinatensystem mit der Rotationsachse als
Polarachse besitzt der -te Magnetpol den Polarwinkel —, und der Durch-
stofipunkt der Beobachtungsrichtung den Polarwinkel . Der Sichtwinkel
zwischen der Beobachtungsrichtung und der -ten magnetischen Achse variiert
mit dem Rotations- bzw. Phasenwinkel

den Magnetpol (i.e. der i-ten Magnetpolachse) und der Beobachtungsrich-
tung abhingig. Der Sichtwinkel 6 , unter dem ein weit entfernter Beob-
achter die Emissionsregion sieht, dndert sich mit dem Rotations- bzw. Pha-
senwinkel des Neutronensterns, wobei der Phasenwinkel = 0 willkiirlich
gewihlt werden kann. Man fiihrt nun ein sphérisches Koordinatensystem
mit der Rotationsachse als Polarachse und dem Ursprung im Mittelpunkt
des Neutronensterns ein. In diesem Koordinatensystem ist der i-te Magnet-
pol auf der Oberfliche des Sterns durch den Polarwinkel — und den Azimut
® gegeben. Die Sichtlinie eines Beobachters auf den Mittelpunkt des Sterns
(i.e. Beobachtungsrichtung) schneidet dessen Oberfliche an dem Punkt mit
dem Polarwinkel und dem Azimut

Man betrachtet nun das sich mit der Rotation dndernde Kugeldreieck auf
der Oberfliche des Neutronensterns, das von den Durchstof8punkten der Ro-
tationsachse, der i-ten Magnetpolachse und der Beobachtungsrichtung auf
der Sternoberfliiche aufgespannt wird (ausgefiillte Punkte in Abb. 3.1). An-
wendung des Seiten- und Winkelkosinussatzes auf dieses Kugeldreieck ergibt
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die Anderung des Sichtwinkels # als Funktion des Phasenwinkels
cosf® =cos cos +sin  sin  cos( —P). (3.1)

Der Sichtwinkel § eines Beobachters auf die i-te Magnetachse variiert wihrend
einer Umdrehung des Neutronensterns zwischen den Werten

0 in x

)



















































flux

90128 &, = 111.09° A=

32.34°

10

05

0.0

05

ool

0.0

15









90

60

30

L L 0
120 150 180

90

60

30

30 60 90
®
\:QV 4
L L L L L 0
30 60 90 120 150 180

30

90

60

90

60

30



90

flux

90
1 60 1 60
A A
1 30 1 30
I N Ly 0 I I I I 0
60 90 120 150 180 0 30 60 90 120 150 180
(]

90128 @, =14345° A= 73.02°
T T
c=-0095 A

00128 ®,= 70.45° A= 73.02°

00128 ®,= 90.55° A= 52.99°

T
€=00092 , -

0.0



90

60

30

L L 0
120 150 180

90

60

30






flux

perturbation

GINGA 9.3-14keV @ = 96.98° A= 10.24°
10 i T

05 1

0.0 ' .

05 1

GINGA 9.3-14keV ® = 96.98° A= 10.24°
t T 1.0 T T T T

T T T T T
a=-0.792 b= 1.096

flux

0.0

3.0
25F
20 F
15}
10F
05F
0.0
25F
20 F
15}
10|
05F
0.0

perturbation

70 80 90 100 110 120



10 "

05 1

flux

0.0 .

flux

91025 ®,= 97.42° A= 11.27° 91625 ®,= 87.98° A= 17.05°

1.0 T T T T T T T T
a=-0710 b= 1422

flux

0.0 05 10



uolreqinyad

-05

-1.0

Q
[S)

uoirequnyed

05/

-1.0

100 110 120

90

70

15

10

0.5

0.0



05

0.0 ,

05

flux

0.0

91675 ®,= 87.98° A= 17.05°

10

flux

1.0

91625 ®,= 87.98° A= 17.05°

a=-0710 b= 1422




Kapitel 4

Hercules X-1
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Weitere Quellen
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Anhang A

Her X-1: Pulsprofile,
Zerlegungen und
Uberlagerungen
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Anhang B

Cen X-3: Pulsprofile,
Zerlegungen und
Uberlagerungen
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Anhang C

Vela X-1: Pulsprofile,

Zerlegungen und
Uberlagerungen
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Anhang D

Abkiirzungen, Einheiten,
und Konstanten
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