Liebe BAVer,

Uber den erfreulichen Zuwachs an aktiv beobachtenden Neu-Mitgliedern haben wir im
letzten BAV Rundbrief berichtet. Darliber hinaus wollten wir schon im letzten Jahr
verschiedene BAVer anschreiben, um ihnen die Unterstitzung der BAV bei mdglicher
Wiederaufnahme ihrer Beobachtungstatigkeit anzubieten. Die ,Kampagne“ hat sich
aus zeitlichen Griinden in 2012 verschoben.

In diesem Rahmen mochten wir auch BAVer, welche mdglicherweise in
Volkssternwarten tatig sind, ansprechen. Falls sie die Chance sehen, dass
Veranderliche ein Thema in ihre Volkssternwarte sein konnte, wirde die BAV ein
sogenanntes ,Anschubpaket® zusenden (beinhaltet das aktuelle Einfuihrungsbuch der
BAV, aktuellen Rundbrief, Circular I, Faltblatt ,Himmelsschauspiel* von W. Quester
und die BAV-Blatter Nr. 8). Wer sich jetzt schon angesprochen fiihlt, mége sich bitte
bei der ,Zentrale® der BAV melden.

Die Mitglieder, welche (ber E-Mail-Anschluss verfligen, werden bei wichtigen
Themen/Entscheidungen zukiinftig schnell per E-Mail benachrichtigt bzw. angefragt.
Den Zugang zu einer solchen Rundmail hat nur der Vorstand. Mdgliche
Antworten/Fragen von Empfangern erreichen nur den Absender (also den Vorstand),
keine anderen BAVer. Mit dieser neuen Mdglichkeit kann der Vorstand rund 143
BAVer sofort erreichen, eine Mail tUber das BAV-Forum wirden z. B. lediglich 80
BAVer und auch Nichtmitglieder lesen (was deshalb fur solche Vorstandsnachrichten
ungeniigend ware). Die Nutzung der Rundmail an BAV-Mitglieder bleibt sicherlich auf
wenige seltene Themen beschrankt, kommt also nicht haufig vor.

Der Termin in Hartha ist nunmehr der 5. Mai 2012, in den vergangenen BAV
Rundbriefen waren andere Daten genannt worden, dies bitte ich zu entschuldigen. Fir
Hartha ist noch viel Zeit und Platz fir Vortrage, bitte melden Sie lhren Vortrag bei
Lienhard Pagel an. Neu ist die Praxisvorfihrung von Auswerte-Software am
Freitagabend, es ,lohnt* also schon eine Anreise an diesem Tag (Zeit fur die
Vorstellung der eigenen Auswertemethode ist noch vorhanden, wer dies mochte,
melde sich bitte ebenfalls bei Lienhard Pagel).

Neben den  Beobachtungsvorschlagen flir  problematische/vernachlassigte
Bedeckungssterne zeigt die BAV-Homepage nun auch eine Liste von ebensolchen
RR-Lyr-Sternen, die von Gisela Maintz zusammengestellt wird, dies hat sich schon fir
so machen Stern gelohnt.

Das BAV-Remote-Teleskop ist natiirlich immer noch auf der Agenda des Vorstandes,
neben der noch ausstehenden Entscheidung fiir Technik und Software spielt nun der
Aufstellungsort eine besondere Rolle, danach richten sich alle anderen
Gegebenheiten. Nach wie vor suchen wir noch einen Organisator, der die
Bemulhungen bindelt und selbststdndig mit den vorhandenen Mitstreitern das
Teleskop voran bringt.

Im letzten Jahr beobachteten BAVer insgesamt deutlich mehr Minima und Maxima als
je zuvor, dies ist sehr erfreulich. Der Zuwachs erfolgte bei den kurzperiodisch
Veranderlichen, bei den Mira-Sternen und anderen Langperiodischen sind die Zahlen
rucklaufig.

Dietmar Bannuscher (fir den BAV-Vorstand)



Lichtkurve des EA-Veranderlichen RZ Cas
Norbert Reichmann

Abstract: CCD observations were taken at my backyard observation site in
Koestenberg, Ossiacher Tauern, Austria. During 5 nighst 552 observations were
collected in infrared filter Ic, 211 observations in Johnson/Cousins filter B and V.

RZ Cas is a semi-detached eclipsing binary system of the Algol-type. The primary
component is of spectral class A3V, the secondary is found to be of KO-K41V [1]. RZ
Cas is an example for a binary system in which the primary star is unevolved and the
secondary star overflowing ist Roche lobe and causing mass transfer to the evolved
star [2]. G.Miller discovered its variability in 1906. It has an deep primary eclipse in
optical wavelenght V=6.18mag of Delta 1.5mag.

| present complete lightcurves in filter Ic with two primary- and one secondary
Minima:

first primary Min at JD 2455817.39478, the second primary Min at 2455829. 34656,
the secondary Minima at phase 0.5 . In following lightcurve is also seen the reflection
effect near phase 0.5 and a hump between phase 0.1 — 0.2.

Alle CCD Beobachtungen wurden durch einen TMB Apo 130/1200, /9.2 mit einer
Apogee Alta U9 CCD Kamera, Chip KAF 6303E, in den Ossiacher Tauern, Karnten,
Osterreich, auf 890m Seehéhe gewonnen. Aufgrund der Beobachtung wéhrend
Vollmondes wabhlte ich den fir Mondlicht recht unempfindlichen Infrarot Ic Filter. Durch
diesen Filter konnte ich in 5 Nachten 552 Daten zum Helligkeitsverlauf des
bedeckungsveranderlichen Algol-Systems RZ Cas gewinnen. Dabei erfasste ich mit
Hilfe der Voraussagen im BAV Circular 2 primdre Minima, mit Glick auch ein
sekundares Minimum

1. primére Minimum: JD 2455817.39478, 09.12.2011, 21:28:09 :
2. primare Minimum: JD 2455829.34656, 24.09.2011, 20:19:02 :

Die Periode konnte ich mit 1.951d + 0.00182 bestimmen.

Da es sich bei RZ Cas auch um ein oEA System handelt (ein oszillierendes Algol-
System [3]), versuchte ich auch die Variation der delta-Scuti-Komponente, des A3V
Sternes, nachzuweisen, was mir aber nicht gelang. Bei Recherchen im Nachhinein
erfuhr ich, dass die Helligkeitsamplitude der delta-Scuti-Komponente im Bereich von
20 mmag liegt [4]. Dies nachzuweisen ist mit den mir zur Verfligung stehenden Mitteln
durchaus mdglich, aber bei den bisherigen Messungen mit einer durchschnittlichen
Standard Abweichung (ber alle Messungen von 0.0302 mag nicht nachweisbar.

Aufgrund dieses Versuches und aufgrund der Helligkeit des Systems von 6.2 mag
wahlte ich kurze Integrationszeiten von 4 — 10 sec in Ic mit Pausen von 120 sec
aulerhalb der Bedeckungsphasen und Pausen im Bereich des primaren Minimums
von 40 sec bzw. 8 sec mit subarray read out des CCD-Chips.



Die Wahl des Verhaltnisses Belichtungszeit zu Pause hangt ja von der Periode des zu
erfassenden Systems ab. Die Periode von RZ Cas ist mit 1.1953d angegeben, die
Periode der delta-Scuti-Komponente mit 0.0156d [3]. Ich bemihte mich um
Integrationszeiten inklusive Pausen im Bereich von 1% der Perioden.

Aufgrund der kurzen Belichtungszeiten resultierte zum Teil ein ungiinstiges Signal /
Rausch Verhaltnis. Die Vergleichssterne wurden so gewahlt, dass letzteres >100 fiir
alle Vergleichssterne betrug.

In Abb.1 ist eine Lichtkurve in chronologischer Reihenfolge der Aufnahmen zu sehen
(Raw-Plot). Die Dichte der Messungen in einigen Bereichen erfolgte aufgrund des
Versuches, die Periode der delta-Scuti-Komponente in Abhangigkeit zur Phase des
Algol Systems nachzuweisen, was ich als sehr reizvolles Aufgabengebiet in der
Veranderlichenbeobachtung erachte.

Raw Plot: RZ Cas Ic-filter Year 2071
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Abb1. Raw-Plot von RZ Cas

Da ich dem aber aufgrund der Streuung der Messwerte im Bereich von 0.03mag nicht
nachkommen konnte, konzentrierte ich mich auf die Periodenbestimmung des Algol-
Systemes.



Phased Plot: RZ Cas lc-filter Year-2011
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Abb. 2: Phasen-Plot von RZ Cas

Der kurzzeitig rapide Lichtanstieg zwischen Phase 0.1 — 0.2 veranlasste mich, die
Daten genau zu prifen und die Kurve nochmals neu zu vermessen, mit Hilfe des sehr
empfehlenswerten Programms von Brian D. Warner MPO Canopus / Photored [5], [6].
Dabei entfernte ich aus den 73 Datenpunkten zur Session 21-09.11 vom 11.09.2011 8
Datenpunkte mit einem ADU Wert <10000. Der Spot blieb deutlich erhalten. Alle
Datenpunkte liegen im Linearitatsbereich der Kamera und die Standartabweichung
S.D. von 0.046 mag der Vergleichssterne zur Session 21-09.11 Iasst auf eine
akzeptable Messung schlieen. (Abb.3.)
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Abb. 3.: Vergleichssterne der Messung 21 — 09.11



Phased Plot RZ Cas Ic-f‘lter
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Abb. 4: Lichtkurve RZ Cas, Legende rechts oben: Beobachtungssessions,
Vergleichssterne zur Messung siehe Anhang

Die neue Messung ergab eine in diesem Bereich nur gering modifizierte Lichtkurve mit
deutlichem Lichtzacken zwischen Phase 0.1 — 0.2 (Abb.4), was auf besondere
astrophysikalische Vorgange im System hinweist.

Sofern es meinem bescheidenen Verstandnis zuganglich ist, versuche ich an dieser
Stelle auch eine Erklarung einzelner Bereiche der Lichtkurve zu geben, welche mit
Vorbehalt und kritisch zu hinterfragen sind. In erster Linie ist eine Erklarung der
sichtbaren Phanomene in der Lichtkurve aber Astronomen vorbehalten.

Phase 0.0: Eclipse des kleineren, strahlungsintensiveren A-Sternes mit 1.47fachem
Sonnenradius und 1.9facher Sonnenmasse durch den kihleren K-Stern mit 1,84
fachem Sonnenradius mit 0.65facher Sonnenmasse.

Phase 0.1 — 0.2: Es ist zu priifen, auf welches astrophysikalisches Phanomen dieser
Peak in diesem Bereich zuriickzufiihren ist. Ich kann nur die Vermutung duflern, dass
es sich um einen Massenstrom vom K- zum A-Stern handelt und einen dadurch
verursachten Hot-spot bei Einstrdmen der Materie durch den Lagrange-Punkt in die
Atmosphare des A-Sternes

Phase 0.5: Der Transit des A-Sternes liegt bei Phase 0.5, was auf eine kreisrunde
Bahn schlief3en Iasst.

Phase 0.6: Bei diesem Helligkeitsanstieg auf ein Niveau gering gréRer als das Niveau
in den Ubrigen Bereichen aufterhalb der Bedeckungsphasen wird der reflection-effect
sichtbar: der strahlungsintensivere A-Stern regt die Atmosphare des K-Sternes an,



welcher in diesem Helligkeitsanstieg seine angeregte Atmosphare durch Re-Emission
der absorbierten Energie sichtbar macht. Insofern ist der Ausdruck reflection-effect
unglnstig gewahlt, da es sich um Absorption von Energie des A-Sternes und
Anregung der Atmosphare des K-Sternes handelt.

Konklusio:

Hier handelt es sich um meine erste Vermessung eines Algol-Veranderlichen. Ich sah
es als Herausforderung an, ein oEA System zu vermessen und mir eine Vorstellung
von den Vorgangen im System zu machen, so bemihte ich mich um Datensammlung
und Vermessung einer ganzen Lichtkurve.

Da ich durch diesen ,ersten“ Stern gleich mit so schénen Lichtkurvenphanomenen
beschenkt wurde, mache ich mit groer Motivation weiter!

Die zu Abb.4 in den einzelnen Beobachtungssessions verwendeten Vergleichssterne:
19-09.10, 20-09.10: GSC 4313 1142, GSC 4313 1054, GSC 4317 1643
21-09.11, 22-09.12, 23-09.12: GSC 4313 692, GSC 4317 1400

24-09.21, 25-09.23, 26-09.24: GSC 4316 97, GSC 4317 1400

Quellen:

[1] Near linfrared photometric studies of RZ Cassiopeiae, Watson P Varricatt, N. M.
Ashok, T Chandrasekhar

[2] Light curves of variable stars, C. Sterken, C.Jaschek, Cambridge University press
1996

[3] Pulsating Components in Binary and Multiple Stellar Systems—A Catalog of
Oscillating Binaries, A.-Y. Zhou, National Astronomical Observatories, Chinese
Academy of Sciences, Beijing 100012, China; aiying@nao.cas.cn

[4] Detection of the delta Scuti Oscillation in RZ Cassiopeiae, Ohshima, O.,
Narusawa, S.-Y., Akazawa, H., Fujii, M., Kawabata, T., & Ohkura, N., Information
Bulletin on Variable Stars, 4581,1

[5] MPO Canpous [/ Photored, Bdw Publishing 1993 - 2010,
http://www.MinorPlanetObserver.com

[6] Lightcurve Photometry and Analysis, Springer 2006



OGLEII BUL-SC33 V4375 und MACHO 176.19087.17:
Zwei neue bedeckungsveranderliche RS-CVn-Sterne

Stefan Himmerich und Klaus Bernhard

Abstract: OGLEII BUL-SC33 V4375 and MACHO 176.19087.17 are two new eclipsing
RS CVn variables with the ephemeris

OGLEII BUL-SC33 V4375: Minl = 2451772.608 + E* 3.9211 d

MACHO 176.19087.17: Minl = 2449795.781 + E* 81.8 d

Eine Suche nach bedeckungsveranderlichen RS-CVn-Sternen in den MACHO
(http://wwwmacho.anu.edu.au/) und OGLE-Il (http://ogle.astrouw.edu.pl/ , Szymanski
2005, Udalski et al. 1997) Datenbanken fuhrte zur Entdeckung von zwei schoénen
neuen Objekten:

OGLEII BUL-SC33 V4375 (2MASS J18054959-2827255)

Koordinaten (J2000): 18 05 49.60 -28 27 25.6 (UCAC3)

Amplitude: 14.93 - 15.64 (1)

Ephemeride: Minl = 2451772.608 + E* 3.9211 d

2MASS J-K: 0.769 (vermutlich gerdtet: Richtung galaktischer Bulge)

Typ: EA/RS

Anmerkung: pre-published in AAVSO, VSX; enthalten in OGLE2 Candidate Variable
Stars Catalogue (Wozniak et al. 2002)
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Abbildung 1: Lichtkurven von OGLEII BUL-SC33 V4375



Deutlich ist in Abbildung 1 die groRere Streuung der Messwerte im Bereich des
sekundaren Minimums zu sehen, was die Sternfleckenaktivitat widerspiegelt.

MACHO 176.19087.17 (2MASS J18004840-2736340)

Koordinaten (J2000): 18 00 48.40 -27 36 33.9 (UCAC3)

Amplitude: 12.7 - 15.0 (R)

Ephemeride: Minl = 2449795.781 + E* 81.8 d

2MASS J-K: 0.863 (vermutlich gerétet: Richtung galaktischer Bulge)
Typ: EA/RS

MACHO 176.19087.17
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Abbildung 2: Lichtkurven von MACHO 176.19087.17

MACHO 176.19087.17 ist ein wirklich auRergewdhnlicher langperiodischer RS-CVn-
Veranderlicher, vermutlich bestehend aus zwei Riesensternen. Die grofiere Streuung
im Bereich des primaren Minimums deutet auf die flir RS-CVn-Sterne typische
Fleckenaktivitat hin.



Fazit: Bei beiden RS-CVn-Sternen sind die charakteristischen durch Sternflecken
verursachten sekundaren Schwankungen deutlich zu erkennen. Interessanterweise
sind sie bei OGLEIl BUL-SC33 V4375 eher im Bereich des sekundaren Minimums
anzutreffen, bei MACHO 176.19087.17 eher im Bereich des primaren Minimums. Dies
entspricht den typischen Eigenschaften von RS-CVn-Sternen, wonach bei den haufig
gebunden in einem Doppelsternsystem rotierenden Fleckensternen bestimmte
Longituden mit besonders hoher Aktivitat existieren (Berdyugina 2005).

Referenzen:

Berdyugina S. V., 2005, Living Rev. Solar Phys., 2, 8
http://www.livingreviews.org/Irsp-2005-8

Szymanski, M., 2005, Acta Astronomica, 55, 43

Udalski, A., Kubiak, M., Szymanski, M., 1997, Acta Astronomica, 47, 319

Danksagung:

Diese Arbeit verwendet Daten des OGLE Projekts (Universitat von Warschau, Polen)
und des MACHO Projekts, einer Kooperation der Universitat von Kalifornien und des
Mount Stromlo und Siding Spring Observatorium, Australien.

Herzlich gedankt sei ebenso Herrn John Greaves fur die Unterstitzung zur
Klassifizierung.

Stefan Himmerich
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Klaus Bernhard
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Datamining in der OGLE-Datenbank — erste Versuche, erste Erfolge

Stefan Himmerich

Abstract: Three eclipsing binaries are presented, which were identified by
investigation of OGLE-Il I-band photometry: OGLE-II CAR_SC3 64191 / 2MASS
J11093656-6051588 (Type: EA, P=3.170361d); OGLE-Il BUL_SC10_268243 (Type:
EB, P=0.606285d); OGLE-Il BUL_SC34 94176 / 2MASS J17575092-2911317 (Type:
E/GS:, P=16.427655d). Amplitude and period were derived by use of Period04. All
objects were checked against the Strasbourg CDS Vizier service and the International
Variable Star Index for pre-existence in variability catalogues.

OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment; Internet http://ogle.astrouw.edu.pl/)
ist ein Forschungsprojekt der Universitdt Warschau, dessen Hauptziel der Nachweis
durch Gravitationslinsen hervorgerufener sogenannter Microlensing Effekte ist. Seit
Projektbeginn in 1992 wurden zahlreiche solche Vorgdnge beobachtet, die unter
anderem auch zur Entdeckung neuer extrasolarer Planeten fiihrten (wie z.B. OGLE-
2005-BLG-390, einer ,Supererde” von nur 5,5 Erdmassen). Seit 2010 befindet sich
OGLE in seiner vierten Projektphase, in der insbesondere das Aufsplren neuer
extrasolarer Planeten im Vordergrund steht.

Als Nebenprodukt der konstanten Uberwachung vieler Milionen Sterne sind
umfangreiche Veranderlichenkataloge entstanden (siehe auch z.B.
http://ogledb.astrouw.edu.pl/~ogle/CVS/) sowie ein Katalog mit Gber 200.000
Veranderlichen-Kandidaten (DIA OGLE2 Candidate Variable Stars Catalogue), der
sich im Ubrigen bequem uber VizieR abfragen lasst (http://vizier.u-strasbg.friviz-
bin/VizieR?-source=J/AcA/52/129). Letzterer Katalog bietet sich im Ubrigen auch als
Ausgangspunkt fur eigene Recherchen an, da die verdachtigen Objekte lediglich grob
klassifiziert sind (Einordnung der Veranderlichkeit nach ,1 transient® [voriibergehend],
»2 continuous® [kontinuierlich] und ,3 transient and continuous®) und somit zumeist
noch entsprechend aufgearbeitet werden kénnen.

Die OGLE-Datenbank selbst lasst sich unter mittels einer Eingabemaske oder der
direkten Eingabe einer SQL-Abfrage nach diversen Kriterien durchsuchen und stellt
somit ein beliebtes Ziel far ~Sternenjager” aller Art dar
(http://ogledb.astrouw.edu.pl/~ogle/photdb/). Die zurzeit abfragbaren Daten umfassen
unter anderem die gesamte |-Band Photometrie aus der zweiten Projektphase (OGLE-
II). Informationen zu den erfassten Himmelsfeldern finden sich ebenfalls auf der
Internetseite.

Dartber hinaus bietet OGLE auch noch weitere interessante Dienste wie z.B. Real
Time Data Analysis (,Echtzeit Datenanalyse“). Hier werden die abrufbaren
photometrischen Daten nach jeder klaren Nacht aktualisiert und somit umgehend der
Offentlichkeit zugéanglich gemacht. In dieser Art und Weise werden z.B. optische
Gegenstlicke veranderlicher Roéntgenquellen
(http://ogle.astrouw.edu.pl/ogle3/xrom/xrom.html) oder auch R-Coronae-Borealis-
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Sterne in den Magellanschen Wolken
(http://ogle.astrouw.edu.pl/ogle3/rcom/rcom.html) Gberwacht.

Trotz einer generell guten Abdeckung des Datenbestandes durch Profi- wie
Amateurastronomen sind weiterhin viele Schatze in der Datenflut verborgen. Einige
Funde seien im Folgenden exemplarisch angefihrt.

OGLE-Il CAR_SC3_64191, OGLE-II BUL_SC10_268243 und OGLE-II
BUL_SC34_94176; drei Bedeckungsveranderliche aus der OGLE-Datenbank

Die Eingabe der folgenden SQL Abfrage lieferte 29 Objekte, die zum Grofteil
deutliche Veranderlichkeit aufwiesen:

SELECT objects FROM db WHERE Field="CAR_SC3' and Ngood>=100 and
Pgood>=80 and Isig>=0.2 and Imed<=16

WHERE Field="CAR_SC3'
Es wurde ein bestimmtes Feld in der Konstellation Carina ausgewahlt.

and Ngood>=100
Ngood=Number of Good Points (Anzahl der ,guten” Datenpunkte)

and Pgood>=80
Pgood=Percentage of Good Points (Prozentsatz der ,guten” Datenpunkte)

and Isig>=0.2
Isig=Standard Deviation of I-magnitude (Standardabweichung der I-Helligkeit)

and Imed<=16
Imed=Median I-magnitude (durchschnittliche I-Helligkeit)

Unter diesen Sternen befand sich auch das Objekt CAR_SC3_64191, dessen
Lichtkurve direkt auf seinen bedeckungsveranderlichen Charakter schlieRen liel3. Eine
Suche in den entsprechenden Verédnderlichenkatalogen bei SIMBAD, VizieR und VSX
blieb erfolglos, sodass davon ausgegangen werden kann, dass dieser Veranderliche
bisher noch unbekannt bzw. nicht weiter beschrieben ist. Die Analyse der OGLE-
Daten mit PeriodO4 (Lenz, Breger 2005) ergab schlieRlich die typische gefaltete
Lichtkurve eines Bedeckungsveranderlichen vom Typ EA (,Algolstern®). Die Stellung
von Haupt- und Nebenminimum lassen auf eine fast kreisrunde Umlaufbahn
schlief3en; interessant sind auch die UnregelmaRigkeiten in der Lichtkurve vor dem
Abfall zum Hauptminimum, die auf das Vorhandensein von Sternflecken auf
mindestens einer Komponente des System hinweisen konnten.

Bezeichnung: OGLE- || CAR_SC3_64191 / 2MASS J11093656-6051588
Koordinaten (J2000): 11:09:36.71 -60:52:00.3

Typ: EA

Amplitude: 15.055 - 16.766 (I)

Periode: 3.170361d

Epoche (JD): 2451335.543 Min(l)

2MASS J-K: 1.037
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OGLE-Il CAR_SC3_64191 -lightcurve
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Durch leichtes Abwandeln der oben angefiihrten SQL Abfrage (z.B. Field="BUL_SC10’
[BUL=Galactic Bulge]; Imed<=17) konnten alsbald die nachsten
Bedeckungsveranderlichen  gefunden  werden, darunter  auch OGLE-II
BUL_SC10_268243, welcher ebenfalls in keinem der oben angefiihrten Kataloge
auftaucht. Der Lichtkurve nach dirfte es sich um ein System vom Typ EB (,Beta-
Lyrae-Stern) handeln: Deutlich sind in der Lichtkurve die charakteristischen
kontinuierlichen Helligkeitsanderungen auferhalb der Bedeckungen zu sehen,
wenngleich die Periode mit 0.606285d fur einen Bedeckungsveranderlichen dieses
Types sehr kurz ist (vgl. z.B. Samus (2007-2011) oder Sterken, Jaschek (1996), S.
173).

Bezeichnung: OGLE-1| BUL_SC10_268243
Koordinaten (J2000): 18:20:19.00 -22:34:57.9
Typ: EB

Amplitude: 16.460 - 17.325 (1)

Periode: 0.606285d

Epoche (JD): 2451444.512 Min(l)

OGLE V-I: 1.332



13
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Die Suche in weiteren Bereichen des Galactic Bulge forderte schliellich noch das
interessante Objekt OGLE-Il BUL_SC34_ 94176 zu Tage, dessen Lichtkurve durch die
angenahert gleich tiefen Minima (~0.05mag Unterschied) auf den ersten Blick an einen
Bedeckungsveranderlichen vom Typ EW (,W-Ursae-Majoris-Stern“) erinnert. Die
Periode von 16.427655d widerspricht dieser Klassifizierung jedoch, da EW-Sterne sich
periodenmafRig per Definition im Bereich von unter einem Tag bewegen (vgl. z.B.
Samus (2007-2011) oder Sterken, Jaschek (1996), S. 183). Moglicherweise handelt es
sich hier um ein langperiodisches Kontaktsystem von Riesensternen, wie es unter
anderem von Rucinski im Zusammenhang einer Durchmusterung des OGLE-
Datenbestandes nach neuen Bedeckungsveranderlichen beschrieben worden ist
(Rucinski 1997). Alternative Klassifikationen lassen sich rein von der Lichtkurvenform
her jedoch nicht ausschlieRen (ellipsoidischer Veranderlicher [ELL] mit relativ grofRer
Amplitude, Beta-Lyrae-Stern [EB] mit angendhert gleich tiefen Minima); eine
Klassifikation als Bedeckungsveranderlicher im weiteren Sinne scheint jedoch
gerechtfertigt. Merkwirdigerweise wird das Objekt als ,voriibergehend veranderlich®
(Vtype 1 - transient) im OGLE2 Candidate Variable Stars Catalogue gefihrt. Dies
verwundert jedoch nicht weiter, wenn man sich vergegenwartigt, dass es sich hier

lediglich um eine grobe, automatische Einordnung handelt, die entsprechend
fehlerbelastet ist.
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Bezeichnung: OGLE-Il BUL_SC34_94176 / 2MASS J17575092-2911317

Koordinaten (J2000): 17:57:50.95 -29:11:31.5
Typ: E/GS:

Amplitude: 15.591 - 15.869 (I)

Periode: 16.427655d

Epoche (JD): 2451813.572 Min(l)

2MASS J-K:
Photometrie mit erheblicher Unsicherheit belastet)
OGLE V-I: 2.292

OGLE{I BUL_SC34_94176 - lightcurve
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Weitere Eigenschaften der angefihrten Systeme waren vermutlich aus den
Lichtkurven abzuleiten, was jedoch den Experten in Sachen Bedeckungsveranderliche
vorbehalten sein mag. Fir mich personlich ist es immer wieder erstaunlich, zu sehen,
wie viele unentdeckte ,Schatze” in den Datenbanken der groen Himmelsdurch-
musterungen noch verborgen sind, die sich mit ein wenig Zeit und Systematik ans
Tageslicht beférdern lassen. Insofern stellt sich das Datamining als ein kurzweiliges
Hobby dar, welches kein Instrumentarium benétigt, auch mal in einer ,kurzen
Zeitliicke" durchgefiihrt werden kann und immer wieder fiir Uberraschungen gut ist.
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Beobachtung des Minimums von Zeta Aurigae Oktober-Dezember 2011

Wolfgang Vollmann und Werner Braune

Abstract: The primary eclipse of Zeta Aurigae was observed at JD 2455885,56 +/-
0,21 d. Due to gaps during the rise from eclipse it is somewhat incertain. From the
elements in the GCVS the calculated time of minimum is JD 2455885,25 and an (O-C)
of +0,31 d is determined. The fast descent into eclipse was observed to 0,72 d. The
duration of the rise from eclipse is 1,30 days or shorter. The observed duration of
minimum D was determined to 39,9 d, the total eclipse d to 37,9 d.

Beobachtungsprojekt

Die BAV startete ein Beobachtungsprojekt flir das giinstig beobachtbare Hauptmini-
mum im Herbst 2011 [1]. Zeta Aurigae ist demnach ein besonders interessanter
Bedeckungsveranderlicher: "Der gréRere Stern von  Aur ist ein Uberriese mit dem
Spektrum K4, der kleinere ein Hauptreihenstern der Spektralklasse B7. Massen- und
Radienverhaltnis des Systems sind aulergewochnlich. ¢ Aur wurde deshalb zum
Namensgeber einer besonderen Klasse der Bedeckungsveranderlichen".

Nahere Angaben zum Helligkeitsverlauf liefert der GCVS 1985 [4]:

Magnitude: 3,70 — 3,97 mag V

Vorhersage-Elemente: JD 2427692,825 + 972,160 d

Dauer der Bedeckung ,D“ 0,041 der Periode oder 39,859 d.

Dauer der totalen Phase ,d“ 0,039 der Periode oder 37, 914 d (Hinweis: var 37,58 —
38,07 d).

Daraus ergibt sich neben der geringen Helligkeitsamplitude ein sehr schneller Ab- und
Anstieg der Helligkeit von jeweils knapp einem Tag (0,973 d). Diese Bereiche ziel-
genau zu beobachten, ist nicht nur vom Wetterglick abhangig, sondern auch vom
hierflir passenden Sternstand ¢ Aurigaes am Nachthimmel. Es ist erstaunlich, dass in
der Literatur zum GCVS derartig genaue Angaben erzielt wurden.

Beobachtungen

Wolfgang Vollmann beobachtete mit einer Digitalkamera (DSLR). Helligkeiten wurden
aus dem Grunkanal gewonnen und auf Johnson V transformiert [2]. Ebenso wurden
Helligkeiten aus dem Blaukanal gewonnen und mit den B-Helligkeiten der Vergleichs-
sterne gemessen.

Werner Braune beobachtete visuell mit einem 7x50 Fernglas. Seine Beobachtung des
Wiederanstiegs der Helligkeit ist besonders wertvoll, da sie den Termin des Endes der
Bedeckung eingrenzen konnte.

In Abb.1 sind diese Beobachtungen als Quadrate (Vollmann) und Rauten (Braune)
hervor gehoben. Die Abb.2 zeigt allein die Blauhelligkeiten von Wolfgang Vollmanns
Kamera.
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Abbildung 2: Lichtkurve mit der Digitalkamera: Blaukanal mit B-Vergleichsstern-
helligkeiten

Analyse der Beobachtungen und Ableitung eines Minimumstermins

Im Normallicht leuchtete ¢ Aurigae mit einer Helligkeit von 3,79 +/- 0,04mag V.
Wahrend der totalen Phase wurde die Helligkeit mit 3,96 +/- 0,04mag V gemessen.
Die Amplitude in V betragt damit 0,17mag.

Der Helligkeitsabstieg vom Normallicht zur totalen Phase im Minimum erfolgt sehr
rasch und dauert nur 0,72 Tage. Der Wiederanstieg konnte durch Beobachtungen
nicht so gut eingegrenzt werden. Weniger als 1,30 Tage stehen zur Auswahl fir einen
entsprechend schnellen Anstieg.

Phase Termin JD Anmerkung
2455000+

Beginn des Abstiegs vom  Normallicht T1: 865,76
(1.Kontakt)

Beginn der Totalitat (2.Kontakt) T2: 866,48
Ende der Totalitat (3.Kontakt) T3: 904,34 oder wenig spater?
Wiederreichen des Normallichts (4.Kontakt) T4: 905,64 oder wenig friiher?
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Daraus lieRe sich folgender Minimumszeitpunkt ableiten:
Mittelwert aus T1+T4: JD 2455885,70
Mittelwert aus T2+T3: JD 2455885,41
Mittelwert aus den beiden Mittelwerten = Minimumstermin: JD 2455885,56 +/- 0,21 d
Aus den Elementen im GCVS [5]
Min = JD 2452968,7941 + 972,150912 x E
folgt der Minimumstermin JD 2455885,25 und ein (B-R) von + 0,31 d.
Die Dauer des Minimums D ergibt sich zu weniger als 39,9 Tagen, die Totalitat d zu
37,9 Tagen.

Besonders wertvoll waren die visuellen und internationalen Beobachtungen wahrend
des raschen Helligkeitsab- und -anstiegs, um das Minimum besser einzugrenzen.

Nachste Minima

Das nachste Hauptminimum von { Aurigae findet nach den neueren GCVS-
Elementen am JD 2456857,40 statt (18.Jul.2014). Der Eintritt vom 28.-29.Jun.2014
wird sehr schwierig, der Austritt vom 7.-8.Aug.2014 etwas leichter am Morgenhimmel
beobachtbar sein.

Das Ubernachste Minimum vom 17. Marz 2017 wird glunstiger beobachtbar sein.

Literatur und Links

[1] BAV-Projekt: http://www.bav-astro.de/BAV-news.php?kennung=zeta-aur

[2] Beobachtung Veranderlicher Sterne mit der Digitalkamera:
http://members.aon.at/wolfgang.vollmann/var_digital/var_digital.htm

[3] AAVSO International Database VStar: http://www.aavso.org/vstar-overview

[4] GCVS 1985, gedruckte Ausgabe.

[5] GCVS: General Catalogue of Variable Stars (Samus+ 2007-2011). The

GCVS Catalog (Vol. I-lll, version 2011-May). Erhaltlich Gber
http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-S?V*%20zet%20Aur
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Ha-Emission and V-Korrelationen als Sonden von Be-Sternscheiben
Ernst Pollmann, Wolfgang Vollmann und Ferenc Puskas
1. Ha-Emission and V-Korrelationen

Einleitung

Eine seit Jahren interessante Frage in der professionellen Be-Sternscheibenforschung
ist die einer mdglichen Korrelation zwischen der Ha-Emissionsstéarke (= Aquivalent-
breite EW; siehe Anmerkung zum Schluss) und den UBV-Helligkeiten [1]. Gegenwartig
versuchen Forscher der University of Western Ontario (Kanada) solche bereits
beobachterisch nachgewiesenen Korrelationen mit geeigneten Modellrechnungen zu
untermauern bzw. zu verfeinern [2].

Die sog. non-supergiant B-Sterne, als besonders schnell rotierende Objekte, zeigen je
nach Vorhandensein einer Gasscheibe in ihren Spektren Balmer-Emissionslinien (wie
etwa die Ha-Linie) und mal wieder nicht. Das Vorhandensein einer Gasscheibe und
die damit beobachtbaren Emissionslinien charakterisiert einen B-Stern als Be-Typ (e =
emission) [2], wobei auch andere Emissionslinien wie die des Hel, Fell und manchmal
des Sill und Mgll beobachtet werden. Als weiteres Kennzeichen dieser Sternklasse
sind ihre typischen kurz- und langzeitigen spektralen Variationen.

Dariiber hinaus ist die Abhé&ngigkeit des spektralen Habitus vom Sichtwinkel
(Inklination i) des Beobachters bemerkenswert. Bei den sog. ,pole-on-Sternen* blickt
der Beobachter von oben senkrecht auf die Rotationsachse des Sterns bzw. seiner
Gasscheibe (i = 0°). Im Fall einer Inklination ~ 90°, bezeichnet man den Stern als sog.
.edge-on-Stern“, d. h. der Beobachter blickt nahezu auf die Kante der Be-
Sterngasscheibe.

Positive Ha- und V-Korrelationen

An den Be-Sternen y Cas, 28 Tau, k Dra, EW Lac (u. a.) wird seit Jahren folgender
Zusammenhang beobachtet: je starker die Ha-Emission ist, desto gréRer ist die V-
Helligkeit des Sterns. Diese Sterne werden sowohl pole-one, als auch unter
dazwischen liegenden Neigungswinkeln gesehen: 45° (y Cas), 57° (x Dra), 68° (EW
Lac) ~ 90° (28 Tau).

Die beiden Plots in Abb. 1 & 2 sind das Ergebnis eigener Messungen der Ha-
Emissionsstarke EW an y Cas bzw. an 28 Tau mit den jeweils gegeniibergestellten V-
Helligkeiten. Bei y Cas wurde dies erst méglich durch die dankenswerte Bereitstellung
der V-Helligkeiten (Argelander-Schéatzungen) von Ferenc Puscas (Ungarn) und
Wolfgang Vollmann's DSLR-Messungen (Ostereich), wohingegen bei 28 Tau
Sebastian Otero (Argentinien) seine eigenen (Argelander-Schatzungen), und aus
verschiedenen anderen Quellen zusammengestellte V-Helligkeiten verfligbar machte.
Ein weiteres Beispiel fur eine positive Ha-EW/V-Korrelation wéare der ,quasi-pole-one*
Stern (i = 68°) k Draconis (in Abb. 3), der bereits im BAV-RB 4/2009 vorgestellt
worden ist.
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Abb. 3: Ha-Emissionsstérke EW (oben) & V-Helligkeit (unten) versus Zeit (JD) von K
Dra (aus [3])

Inverse Ha- und V-Korrelationen

Korrelationen dieser Art, d.h., je starker die Ha-Emission ist, desto schwécher ist (in V)
der Stern, sind nur bei den sog. edge-on-Sternen zu sehen. Typische Vertreter dafir
sind die Sterne 4 Her (in Abb. 4), 88 Her, V1294 Aqgl und n Cen.

Ha- und V-Korrelationen

Das Modell in Abb. 5 nach Harmanec [5] versucht, unter Beriicksichtigung der
individuellen Objektinklination (d.h. der Beobachterperspektive), die positive bzw.
inverse Korrelation von Ha-Emissionsstarke EW und V-Helligkeit mit den bisher
verfligbaren Beobachtungsdaten in Einklang zu bringen. Allerdings versucht man zur
Zeit auch an derer Stelle [2], mit verfeinerter Modellrechnung unter Einbeziehung
weiterer ausgewahlter Objekte und der Verwendung besonderer Modellcodes, mit
welchen die Be-Sternscheiben nach heutigen modernen Erkenntnissen modelliert
werden kénnen, den Einfluss der Scheibendicke und der Gravitationsverdunkelung auf
diese Korrelationen zu beschreiben.
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ie Aqui i Fo— FX
Die Aquivalentbreite EW _ Z a _ Y
s

ist die Breite eines Rechtecks, das vom auf 1 normierten Kontinuum bis auf Null reicht,
und die gleiche Flache hat wie die Spektrallinie, mit Fc=1 dem normierten
Kontinuumsniveau, FA dem Linienfluss bei der Wellenlange A und dA, den
Wellenlangenschritten. Die EW ist positiv bei Absorptionslinien, und negativ bei
Emissionslinien und wird in Wellenlangeneinheiten, z. B. in A gemessen.

Literatur:
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[2] Patel, P., University of Western Ontario, priv. Mitteilung Oktober 2011
[3] Juza, K., et al., Astron. Astrophys. Suppl. Ser. 107, 403-411, 1994

[4] Koubsky, P., et al., A&A, 328, 551-564, 1997

[5] Harmanec, P., Hvar Obs. Bull. 7, 55, 1983

Ernst Pollmann, Emil-Nolde-Str. 12, 51375 Leverkusen

Ferenc Puskas, Komadi, Ungarn

2. Helligkeitsmessungen mit der Digitalkamera an y Cas

Gamma y Cas laBt sich sehr gut mit einer
Digitalkamera photometrieren. Derzeit verwen-
de ich eine digitale Spiegelreflexkamera (DSLR)
Canon 450D. Mit einem Objektiv Blende 1:2,8
bei einer Brennweite 35mm wird die Kamera auf
ein Fotostativ montiert und so oft als mdglich
eine Aufnahmeserie mit 10 oder mehr Bildern
gemacht (Abb. 1).

Abb. 1: Die Kamera auf Fotostativ

Die Entfernung am Objektiv wird manuell auf 3
Meter eingestellt. Dadurch wird das Sternfeld
etwas unscharf abgebildet und es kommt zu
keiner Uberbelichtung. Als Belichtungszeit
wahlte ich friher 8 Sekunden, jetzt verwende
ich 13 Sekunden -- dadurch steigt die Qualitat
der Messungen etwas an.

Die Empfindlichkeit der Kamera stelle ich auf ISO 400 ein. Die Aufnahmen werden im
RAW Format (nicht JPG) aufgezeichnet. Die Auswertung erfolgt mit dem Programm
AIP4AWIN das dem Buch von Richard Berry und Jim Burnell [1] beiliegt. Jeweils 3
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Aufnahmen werden aufeinander zentriert und gemittelt und danach der Griinkanal des
Farbbilds herausgezogen.

0 13 Green Channeiof 11 =)@ (=

o
Abb. 2: Auswertung des Grinkanals einer gemittelten Aufnahmenserie. Die

Photometrie-Blende wird grof3 genug gewahlt damit das gesamte unscharfe Sternbild
erfasst wird.

Als Vergleichssterne werden die hellen Sterne der Kassiopeia verwendet:

Mag Mag Periode

Stern Markierung \% B-V Typ Band von bis [d]
yCas V -0,15 GCAS \Y 16 3,0

aCas C1 2,23 1,17 CST \Y 2,20 2,27

BCas C2 2,27 0,34 DSCTC V 225 231 0,1043
5Cas C3 2,68 0,13 EA \ 2,68 2,76 759
eCas C4 3,38 -0,15 NSV \ 3,35 3,38

(Cas C5 3,66 -0,20 NSV \% 3,59 3,68

kCas C6 4,16 0,14 ACYG B 4,22 4,30

nCas C7 3,44 0,57 RS H 3,58 3,63
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Abb. 3: y Cas und die benutzten Vergleichssterne.

Die Auswertung erfolgt mit den Tabellenkalkulationsblattern von Thomas Karlsson [2]
bzw. der AAVSO (Citizensky Projekt) [3] mit denen eine Transformation der
instrumentellen Grunhelligkeiten auf Johnson V mdéglich ist. Mit beiden habe ich gute
Erfahrungen gemacht.

Da einige der Vergleichssterne um mehrere Hundertstel GroRRenklassen veréanderlich
sind bzw. der Veranderlichkeit verdachtigt werden, tragen sie sicherlich zur Streuung
der Lichtkurve bei. Mit und ohne 8 Cas als Vergleichsstern erhielt ich z.B. Differenzen
bis zu 0,014mag (im Mittel 0,007mag) in der Helligkeit von y Cas. Da y Cas so hell ist
(im Mittel 2,12 +/- 0,04 mag Uber alle Beobachtungen 2010-2011) und die Linearitat
der Digitalkamera durch den begrenzten Dynamikumfang auf etwa 3 GroRRenklassen
begrenzt ist [4], gibt es kaum Alternativen zu den benutzten Vergleichssternen.

Aus den 10 oder mehr Aufnahmen eines Abends werden Mittelwerte gebildet. Bis Mai
2011 benutzte ich eine Digitalkamera Canon Powershot G3 fir die Aufnahmen. Damit
erhielt ich eine mittlere Standardabweichung von 0,029mag fiir die Messungen eines
Abends. Die gréRere Obijektivoffnung und bessere Chip und Elektronik der Canon
450D liefern deutlich bessere Ergebnisse: die mittlere Standardabweichung fir die
Messungen eines Abends ist auf 0,016mag zuriickgegangen.
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Gamma Cassiopeiae Jul.2010-Dez. 2011
DSLR Kamera Griinhelligkeit transformiert auf Johnson V. Beobachter: Wolfgang Vollmann, Wien
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Abb. 4: Lichtkurve von y Cas Juli 2010 bis Nov.2011.
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Beobachtung von V377 Aurigae

Lienhard Pagel

Abstract: The RRc Lyrae variable star is been observed in 2011 in 10 nights.
Measured period in 2011 is 0,609213d.

V377 Aur war ein Stern eines Beobachtungsaufrufes der BAV. Er wurde an folgenden
Tagen beobachtet:

2011-02-24, 2011-03-06, 2011-03-07, 2011-03-08, 2011-03-11
2011-03-20, 2011-03-22, 2011-03-24, 2011-04-04, 2011-04-15

V377 Aur wurde 1967 von C. Hoffmeister entdeckt. Die GCVS-Periode lautet 0.609213.
Die GCVS-Epoche ist 39142,345. Mit diesen Elementen ergibt sich eine Abweichung
von ca. 84 Minuten. Eine Faltung der Messwerte mit einer neuen Epoche und der
GCVS-Periode zeigt die folgende Abbildung. Weitere Messungen sind erforderlich, um
bessere Elemente berechnen zu kénnen.

v377_Aur
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Beobachtungszeitraum JD= 2455617.3509 bis 2455667.4025, 82 Perioden
Max/Min in der Mitte des Zeitraumes: 2455642 3286

Faltung von Teil-Lichtkurven

Bild 1: Gefaltete Lichtkurve
Die Parameter mit dem geringsten Fehler sind:

Epoche: 2455617.3509  +/- 0.05
Periode: 0,6092 +/- 0.001
V-Magnitude (G von RGB): 14.4-153 (GCVS: 14.2-15.0)
Type: RRAB

Verwendete Software: period4.1, StarMeter3.0, FourierFit13, Autor Lienhard Pagel



29

GSC 01563-03262 und GSC 02626-00896: Zwei neue RR-Lyrae-Sterne
aus der SuperWasp Datenbank

Gregor Srdoc und Klaus Bernhard

Abstract: GSC 01563-03262 is a new RRab star with the ephemeris:
HJD (Max) = 2453139.698(5)+E* 0.590989(2)

GSC 02626-00896 is a new RRc variable with the ephemeris:

HJD (Max) = 2453160.713(3)+E* 0.3227214(2)

Dieser Beitrag ist eine Fortsetzung des Artikels im BAV Rundbrief 4/2011
(Bernhard&Srdoc 2011) uber die Entdeckung pulsierender Veranderlicher in der
SuperWasp "=Super Wide Angle Search for Planets" Datenbank (Butters et al., 2010,
http://www.superwasp.org/).

Im folgenden sollen 2 weitere neue RR-Lyrae-Sterne beschrieben werden:

GSC 01563-03262 (17 43 08.99 +21 51 24.0, J2000):

Andere Bezeichnungen: 2MASS J17430894+2151237,

1SWASP J174308.95+215123.7

Typ: RRab

Ein 2MASS J-K = 0.27 mag entspricht einer Spektralklasse von ~F8
und ist konsistent mit einem RRab-Lyrae-Stern.

Ephemeride: HJD (Max) = 2453139.698(5)+ E* 0.590989(2)

14.3
mag (V)

145 - . -
1474 -.g ) fpﬁ. s L b
o w33 S o

>

14.5 A

s

15.1 A

F

SR

15.3 A

15.5 T T T T T T T h
025 000 025 050 07 100 125  1s0M%ss

Abb. 1: Auf die Periode von 0.590989 d reduzierte Lichtkurve von GSC 01563-03262

GSC 02626-00896 (18 09 30.336 +32 45 13.52, J2000):

Andere Bezeichnungen: 2MASS 18093032+3245136,

1SWASP J180930.33+324513.8

Typ: RRc

Ein 2MASS J-K = 0.18 mag entspricht einer Spektralklasse von ~F2
und ist konsistent mit einem RRc-Lyrae-Stern.

Ephemeride: HID (Max) = 2453160.713(3)+E* 0.3227214(2)
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Abb. 2: Auf die Periode von 0.3227214d reduzierte Lichtkurve von GSC 02626-00896

Um den Lichtwechsel besser darzustellen, wurde fir die Abbildung 2 nur ein
Ausschnitt der gesamten Daten von JD 2453159 bis 2453168 verwendet.

Die Lichtkurve scheint nicht ganz konstant zu sein, mdoglicherweise weist der Stern
eine Art Blazhko-Effekt auf. Daher ware der Stern sicher wert, im Detail betrachtet zu
werden.

Referenzen:
Bernhard, K.; Srdoc, G., 2011, BAV Rundbrief 4/2011
http://www.bav-astro.de/rb/rb2011-4/247 .pdf

Butters, O. W.; West, R. G.; Anderson, D. R.; Collier Cameron, A.; Clarkson,
W. I.; Enoch, B.; Haswell, C. A.; Hellier, C.; Horne, K.; Joshi, Y.; Kane, S. R.;
Lister, T. A.; Maxted, P. F. L.; Parley, N.; Pollacco, D.; Smalley, B.; Street, R.
A.; Todd, I.; Wheatley, P. J.; Wilson, D. M., 2010, A&A, 520, L10
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010A%26A...520L..10B
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EX Hydrae - ein etwas sonderbarer Intermediarer Polar (IP)
Teil 1

Hans G. Diederich

Abstract: EX Hydrae is one of the nearest cataclysmic variables (CV) and member of
the sub-class of intermediate polars (IP). After introducing magnetic CV, IP and some
properties of EX Hya, a lightcurve of 113 minutes duration is presented, followed by
the trial, to get the multitude of observable structures unanimously explained by using
professional literature.

Einleitung

EX Hydrae (EX Hya) ist einer der ndchst gelegenen kataklysmischen Veranderlichen
(CV). Nachdem ich ihn erstmals am 07.05.00 als Belegbild aufgenommen und
fotometriert hatte, folgte am 26.06.11 eine zeitlich nicht abgestimmte Belichtungsreihe
mit dem Ziel der Erstellung einer Lichtkurve. In dieser ist eine Vielzahl interessante
Details zu erkennen, die formlich danach rufen, mit Hilfe der Literatur ausgewertet zu
werden.

So einfach das Aufnehmen und Fotometrieren der Serie war, so schwierig stellte sich
eine vollstdndige Auswertung aller gut sichtbaren Details dar. Bis heute lie3 sich keine
Arbeit finden, welche eine Lichtkurve ahnlich meiner vollstdndig und eindeutig,
astrophysikalisch und geometrisch erklart. Damit hatte ich nicht gerechnet. Deshalb
sind meine Deutungen unsicher, teilweise nicht bestatigt und daher auch vorlaufig.
Zum Beispiel stellte sich in den Monaten der Literaturrecherche die Frage, ob EX Hya
"disc-fed", "stream-fed" mit "disc-overflow" oder "ring-fed" mit "accretion curtains" ist.

Die Antwort lautet Ja! Denn einerseits andert sich das Verhalten, sind mehrere
Strukturen zur selben Zeit sichtbar und wirken sich auf den Verlauf der Helligkeit aus.
Und auch die Fachastronomie ist sich bis heute nicht bei jedem Detail einig und im
Klaren. Die Forschung ist eben (noch) voll im Fluss.

Daher gibt es auch keine, uns als Sternfreunde vollkommen zufrieden stellende
Monographie zu EX Hya. Dies wird auch der Leser in diesem Aufsatz spiiren, dem ich
sehr gerne ein vielleicht einfaches, aber auf jeden Fall vollstandiges und in sich
widerspruchfreies Bild gezeichnet hatte. Alleine, es geht nicht.

Das zeigt auch auf dem "Nebenschauplatz" der Begriffe und Abklrzungen. Die
Literatur ist auf Englisch und mit ihr auch die Bezeichnung der vielfaltigen Strukturen.
Gelaufige deutsche Begriffe sind mir fast nie bekannt. Ich tue mich also schwer damit,
Eindeutschungen vorzunehmen. Auf die englischen Begriffe werde ich also nicht
verzichten kénnen. Es dirfte ratsam sein, sich das Verzeichnis der Begriffe weiter
unten anzusehen. Als Nebeneffekt wird sich dabei die Erkenntnis einstellen, wie
vielschichtig magnetische CV sein kdnnen (und es am Beispiel EX Hya auch sind).

Zusammengefasst: EX Hya ist beobachterisch (Lichtkurve) leicht, aber astro-
physikalisch eine "harte Nuss".
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Organisation des Aufsatzes

Der Aufsatz setzt sich mit einer kurzen Einflhrung in die magnetischen
kataklysmischen Veranderlichen (mCV) und ihre Unterteilung in Untergruppen fort,
gefolgt von einem Abschnitt zu den Intermediare Polaren (IP).

Nach einigen Informationen zum Doppelsternsystem EX Hya wenden wir uns einer
realen Lichtkurve zu, untersuchen zunachst ihr allgemeines Aussehen und
beschreiben Details. Nun kann versucht werden, mit allen oben bereits
angesprochenen Vorbehalten und Einschrankungen Erklarungen fur das Gesehene zu
finden.

Danach stelle ich in kurzen Auszligen einige Arbeiten vor, mit denen ich versuchte, die
eigene Lichtkurve zu verstehen und auszuwerten.

Kataklysmische Verédnderliche (CV)

Die CV bilden eine sehr artenreiche Familie mit vielen Unter- und auch einigen Unter-
Untergruppen. Dies ist die Konsequenz daraus, dass CV Doppelsternsysteme sind, in
denen Masse vom Sekundéar- zum Primarstern flief3t und auf ihrem Weg verschiedene
Strukturen bildet. Das alles dreht sich tlw. mit verschiedenen Geschwindigkeiten. In
manchen Systemen ereignen sich auch Bedeckungen. Und wo viel ist, kann auch viel
bedeckt werden. Dies erklarte den "Zoo" an Erscheinungen und Strukturen, was
wiederum Anlass gab, die CV verschiedenen Gruppen und deren Prototypen
zuzuordnen.

Nach [7] sind zur Zeit etwa 900 CV bekannt. Davon gehéren 450 zu den Zwergnovae,
130 zu den Novae und 100 zu den Novaahnlichen. Etwa 130 zahlt man zu den
magnetischen Systemen, 15 zu den AM-CVn-Sternen und 15 zu den superweichen
Rontgenquellen.

In den Einleitungen vieler Arbeiten ist die Systematik der CV kurz wiedergegeben.
Danach sind CV kompakte Doppelsternsysteme und bestehen aus einem Weillen
Zwerg (die Primarkomponente), der Material aufnimmt (akkretiert), und einem
wasserstoffreichen Begleiter (der Sekundarkomponente), welcher dieses Material
abgibt.

Die Akkretion erfolgt durch eine Akkretionsscheibe in den Fallen, in denen das
Magnetfeld des WeilRen Zwergs schwach ( B < 0.01 MG) ist. Solche Systeme werden
nicht-magnetische CV ("nonmagnetic CV") genannt.

Ungefahr 25% aller CV bilden die Gruppe der magnetischen CV ("magnetic CV",
mCV). Und hier gibt es drei Untergruppen, die sich in der Stérke des Magnetfeldes
unterscheiden.

Magnetische CV und ihre drei Untergruppen
Die mCV lassen sich weiter unterteilen in Polare, asynchrone Polare und intermediare
Polare.
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Polare (AM-Her-Sterne)

Polare (AM-Her-Sterne) besitzen ein starkes Magnetfeld mit B >10 MG. Dieses Feld
bringt den Akkretionsfluss dazu, direkt auf die Magnetpole des WeilRen Zwergs zu
strdomen und verhindert so die Bildung einer Akkretionsscheibe. Sie zeigen eine starke
zirkulare Polarisation und eine lineare Polarisation, welche mit der Umlaufperiode
P{orb} moduliert ist. Die Rotation des WeilRen Zwergs ("spin period", P{spin}) und die
Umlaufbewegung sind aufeinander synchronisiert. Die Rotationsperiode des Weillen
Zwergs ist gréRer als 1 Stunde. Nur ~1% der Polare weisen Asynchronitét auf.

Asynchrone Polare (BY-Cam-Sterne)

Obwohl asynchrone Polare (BY-Cam-Sterne) in vielen Eigenschaften den Polaren
gleichen, zeigen ihre WeilRen Zwerge Rotationsperioden, die nicht synchron zur
Umlaufbewegung sind, sondern zu dieser einen Unterschied von ~1% aufweisen. Als
erster asynchroner Polar wurde V1500 Cyg entdeckt.

2005 waren erst vier asynchrone Polare bekannt [8]. Sie kdénnen als Hybride
angesehen werden zwischen den synchronisierten Polaren (starkes Magnetfeld) und
den schnell rotierenden intermediéren Polaren.

Intermediare Polare (DQ-Her-Sterne)

Mit einem Anteil von 10% der CV sind die intermediaren Polare (IP) gar nicht so selten.
Bei ihnen ist das Magnetfeld mit ~1 bis 10 MG schwacher als bei den Polaren. Die
Akkretion verlauft daher zunachst Uber eine gestutzte Akkretionsscheibe ("truncated
disk") und von dort weiter Uber Akkretionsvorhange ("accretion curtains") zu den
Magnetpolen.

Nahe der Oberflache des Weilten Zwergs bildet sich in der zustrémenden Materie eine
starke Stossfront ("shock") aus. Dahinter erhitzt sich das Material auf 10 bis 20 keV
und kihlt unter Aussenden von thermischer Bremsstrahlung [Rontgenstrahlung]
wieder ab.

Inzwischen hat sich heraus gestellt [3], dass es eine weitere Unterscheidung gibt,
namlich in "disc-fed" (durch die Akkretionsscheibe gespeiste) IP und in "stream-fed"
(durch den Akkretionsstrom gespeiste) IP. Also stimmt es nicht, dass IP immer eine,
wenn auch innen gestutzte Akkretionsscheibe aufweisen. Das Bild ist komplexer als
zuvor gedacht.

Es gibt zudem IP, welche beides sind: "disc-fed" und "stream-fed"! EX Hya gehort
hierzu: im Ruhezustand ist er ein "disc-fed" und im Ausbruch (mit disc overflow) ein
"stream-fed" IP.

IP sind asynchrone Systeme, in denen die Umlaufperiode P{orb} gréRer ist als die
Rotationsperiode P{spin} des Weillen Zwergs. Die Mehrheit der IP weist ein Verhaltnis
P{spin} / P{orb} <0,1 auf, wahrend die Theorie einen Bereich von 0,01 bis 0,6 zulasst.
Der Weillen Zwerg rotiert mit einer Periode von <1 Stunde und damit mdglicherweise
nahe seiner "break-up-Geschwindigkeit".

IP kénnen durch hoch komplexe Absorption in ihren Réntgenspektren charakterisiert
werden. lhre Temperatur erstreckt sich in einigen Fallen bis zu 100 keV. Sie zeigen in
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der Rontgen- oder/und in der optischen Lichtkurve eine Modulation bei P{spin}. Zudem
erscheint die Schwebungsperiode ("beat period") mit 1/P{beat} = 1/P{spin} - 1/P{orb}
oder ihre Seitenbander.

EX Hydrae - ein besonderer IP

EX Hya ist ein seltsamer intermediarer Polar [Abb. 1]. Seine Umlaufbewegung ist
asynchron wie in allen IP. Allerdings kommt sie dem Synchronismus naher, als es bei
der Mehrheit der IP der Fall ist [4]. Sein Rotationsperiode betragt ~67.03 Minuten, was
ungeféhr 2/3 der Umlaufperiode (98.26 Minuten) entspricht. Damit gehort er zu der
kleinen Gruppe von nur sechs IP (von 39 bestéatigten IP), deren Umlaufperiode
unterhalb der von 2 bis 3 Stunden reichenden Zone des "CV period gap" liegt. Seine
Inklination betragt 78° (x1°). Es treten daher tiefe Bedeckungsminima auf.

EX Hya - ein "intermediate polar" im Ruhelicht

Abb. 1: 50-cm-Cassegrain (f/9), STL-1001E, 240 s,
IAS-Sternwarte Hakos (Namibia) 240 s

In [11] wird ihm der Typ UGSU+E zugewiesen und die seltenen Ausbriiche erwahnt,
bei denen seine Helligkeit von 13 mag auf 10 mag ansteigt. Die Tiefe der
Bedeckungsminima wird durch die Rotation des Weille Zwerg nicht beeinflusst, die
Amplitude betragt ~0.3 mag [12]. Ebenfalls in [12] werden die Elemente dieser
Bedeckungen mit 2437699.9414 + E x 0.06823386 angegeben.

Fir das Flussmaximum der Rotation des Weillen Zwergs gelten andere Elemente,
namlich 2437699.8917(6) + 0.046546484(9) E, die in der Arbeit noch um quadratische
und kubische Anteile erweitert sind [13].
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Wir bauen uns ein Modell!

Dem weiteren Text vorgreifend mdchte ich schon einmal auf die Fig. 10 in [4] und die
Fig. 13 in [5] hinweisen, welche die geometrisch-physikalischen Verhaltnisse im
Ruhezustand bzw. im Ausbruch visualisieren. Wer will, kann sich bereits jetzt die vier
Darstellungen ausdrucken, ausschneiden und mit einem Gelenk drehbar wieder
zusammenfiigen: einen inneren Teil (mit WeilRem Zwerg, seinem Magnetfeld und den
Akkretionsvorhangen, in denen sich die Materie auf die beiden Magnetpole zu bewegt)
und einen auleren Teil (mit Akkretionsring bzw. im Ausbruch mit der
Akkretionsscheibe und der Sekundarkomponente). Damit kdnnen wir uns vorzustellen,
was sich in EX Hya wie in unsere Sichtlinie hinein dreht, bedeckt wird und danach
wieder hinaus dreht. Gedanklich kénnen wir nun die sich auf verschiedenen Zeitskalen
vollziehenden Veranderungen in der resultierenden Lichtkurve summiert verstehen.
Das erfordert etwas Mihe.

EX Hydrae animiert im Internet

Hilfreich ist eine kilinstlerische Darstellung des Systems, die sich Jeder im Internet
ansehen kann [14]. Ich vermisse allerdings schmerzlich eine 3D-Animation, welche
uns verstehen lieRe, was wann wie von was bedeckt wiirde, und dies auch getrennt
nach den verschiedenen in der Literatur vorgeschlagenen Szenarien.

Die Animation unter [15] zeigt das Ergebnis einer Simulation aus dem Jahr 2000, ist
aber vor allem durch [4] und [5] Uberholt. Denn EX Hya wurde weder mit
Akkretionsring noch mit Akkretionsscheibe modelliert, der Akkretionsstrom wird direkt
auf einen Magnetpol gefiihrt.

Aber das schadet nicht, denn die Animation zeigt uns wunderschon den Effekt des
"pole flipping", wenn der Akkretionsstrom von einem Magnetpol auf den anderen
wechselt, eine kurze Zeit noch beide Pole bedient, dann aber (wie die meiste Zeit) auf
einem einzigen Magnetpol endet.

Ein Tipp fiir Beobachter

Schwierigkeiten beim Verstehen von EX Hya sollten keinen Sternfreund daran hindern,
langere Serien fir eine Lichtkurve zu fotometrieren. Wegen der unterschiedlich langen
Perioden von Rotation des Weillen Zwergs und Umlaufbewegung beider
Komponenten finden aufeinander folgende Bedeckungen in immer wechselnder
"Umgebung" statt. Da aber beide Perioden zu einander im Verhaltnis von ungefahr 2/3
stehen, lassen sich die Umlaufzyklen (wenn drei Rotationszyklen durchlaufen sind)
falten, ohne dass ein "Verschmieren" der Lichtkurve erfolgt [9].

Mehrere Theorien beschreiben den Veranderlichen

In [4] werden Studien erwahnt, welchen zu entnehmen ist, dass EX Hya nicht dem
traditionellen IP-Modell folgt. Das System weist ein grof3es Verhaltnis P{spin} / P{orb}
von ~0.68 auf. Dies legt nahe, dass sich EX Hya nicht in einer gewdhnlichen
Gleichgewichts-Rotation befindet. Fir die meisten IP wurde namlich gezeigt, dass sie
ihr Rotations-Gleichgewicht nahe P{spin} / P{orb} ~0.1 erreichen. Daraus leiten die
Autoren letztendlich ab, dass der Veranderliche keine Keplerische Akkretionsscheibe
besitzen kann.
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Theoretiker entwarfen daher ein anderes Modell, in dem sich die Akkretionsvorhange
bis zum Lagrange-Punkt L1 erstrecken. In dieser Beziehung ahnelt EX Hya den
asynchronen Polaren, bei denen fast der gesamte Massentransfer Uber einen
Akkretionsstrom oder Uber einen Akkretionsring nahe dem Radius des Roche-Lobus
der Primarkomponente und dem Akkretionsstrom erfolgt. Welches der Fall ist, hangt
von der Theorie und von der jeweiligen Umlauf- und der Rotationsperiode sowie der
Starke des Magnetfeldes ab. Das ist also theoretisch schon etwas komplex.

Sodann werden in [4] spektroskopische Daten von EX Hya prasentiert, in dem er sich
im Ruhezustand befindet und andere, die ihn zwei Tage nach Beginn eines
Ausbruchs zeigen.

Nach [1] (aus dem Jahr 1980) brechen die meisten Zwergnovae alle 20 bis 100 Tage
mit einer Amplitude von bis zu 5 mag aus. EX Hya ist auch in dieser Hinsicht eine
Ausnahme, als seine Ausbriiche sehr selten stattfinden (im Durchschnitt alle 574 Tage)
und nie eine Amplitude von 2 mag Ubersteigen. Die kurze Dauer dieser Ereignisse von
unter 4 Tagen erschwert zusatzlich deren Beobachtung. Die Folge ist, dass zumindest
bis 1980 weder fotometrische noch spektroskopische Beobachtungen von EX Hya im
Ausbruch vorliegen. Im Ruhezustand ist EX Hya dagegen ein recht gut studiertes
Objekt, welches mit B ~13,5 mag eine der hellsten "Zwergnovae" ist.

Fragen fiir Teil 2

Was von diesen Eigenschaften lasst sich durch uns beobachten? Wie sieht die
Likchtkurve von EX Hya aus? Wie kénnen wir diese interpretieren? Das wird in den
nachsten drei Kapiteln, im 2. Teil, gezeigt: die Lichtkurve von EX Hya im Ruhezustand.

Verzeichnis englischer Begriffe und Abkiirzungen

VEM  verticaly extended material

HVC high velocity component

VHVC very high velocity component

DFT Inverse Diskrete Fouriertransformation
BMP Back Projection Method

MEM  Maximum Entropy Method

binary Doppelstern physikalisches Doppelsternsystem
white dwarf Weiller Zwerg Primarstern

secondary - Sekundarstern

accretion curtain ~ Akkretionsvorhang

accretion disc Akkretionsscheibe

accretion ring Akkretionsring

accretion stream  Akkrtionsstrom

accretion column  Akkretionssaule ... oberhalb eines Magnetpols
pole-flipping "pole-flipping" Wechsel der Akkretion zwischen

den Magnetpolen
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disc overflow "disc overflow" der Akkretionsstrom prallt von der
Akkretionsscheibe ab und flie3t
weiter, bis er schlief3lich die
Magnetosphare des Weillen Zwergs
erreicht und dort sein ultimatives

Ende findet.
hot spot HeilRer Punkt Einschlagstelle des Akkretionsstroms
auf Akkretionsring bzw. -scheibe
bulge Verdickung
chunks Klumpen Klumpen im Akkretionsring
Magnetosphare (vom Weillen Zwerg)
verticaly extended vertikal ausgedehntes
material (VEM) Material ... auf dem Akkretionsring
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TW Vul - ein vergessener unbekannter Heidelberger Verénderlicher
Klaus Wenzel

Abstract: In 1904, Max Wolf discovered a variable star on Bruce Plates in Heidelberg.
On a few plates the star is bright (13 — 14m) and on other plates it is invisible. In the
literature | found only the discovery article by Max Wolf. Visual inspections with my
16inch Newton, CCD frames from W. Diiskau and the Bradfort Robotic Telescope
(BRT) show that the star variables from 16 — 18m. | could not find an outburst which
showed the star as bright as in the past. Here, | present the historical lightcurve based
on the Heidelberg Bruce Archive, the POSS and modern CCD frames of W. Diiskau
and the BRT. Wolf’s star TW Vul is probably a cataclysmic variable.
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Abb:1. Identifizierungskarte des Feldes um TW Vul mit dem Doppelstern h1557
(4Z2W64, UGC 11608/9) (POSS Il R 10’ x 107)

Im August 1904 entdeckte Max Wolf bei der Auswertung von zwei Bruce Aufnahmen
vom 27. Juni 1903 (B 778) und vom 08. Juli 1904 (B 1018) einen veranderlichen Stern
(148.1904) nordostlich des Doppelsterns h 1557. Der Veranderliche, der von Wolf mit
,C 2" auf seinen Platten markiert wurde, war auf der Aufnahme vom Juli 1904 deutlich
heller. Die von Wolf in seiner ersten Verdffentlichung [1] angegebenen Helligkeiten von
14m,0 (B 778) bzw. 11m,9 (B 1018) diirften jedoch eindeutig zu hoch angesetzt sein.
In einer weiteren Verdffentlichung [2], 20 Jahre spater (1924), gab er als Helligkeit
16m,0 bzw. 14mag an, was der Realitdt wohl ndher kommen duirfte. Auf allen weiteren,
bis zu diesem Zeitpunkt in Heidelberg gewonnen Platten, ist der Stern entweder nicht,
oder nur sehr schwach sichtbar. Erst auf einer weiteren Bruce Aufnahme vom 15.



39

Oktober 1927 (B5351a), also nach Wolfs letzter Verdffentlichung, ist der Stern wieder
im Ausbruch (ca. 13mag!) erkennbar. Da der Veranderliche auf dieser Aufnahme nicht
markiert wurde, ist davon auszugehen, dass dieser Ausbruch wohl von den
Heidelberger Astronomen nicht registriert wurde. 1924 bekam 148.1904 die offizielle
Bezeichnung TW Vul [3]. Auf den verschiedenen Aufnahmen des POSS befindet sich
TW Vul immer nahe dem Minimum. Ein weiterer Ausbruch ist bisher nicht bekannt.
Trotz der friihen Entdeckung existieren tiber TW Vul keine weiteren Verdoffentlichungen.
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Abb.2: Drei Ausschnitte aus Bruce Aufnahmen von TW Vul 10’ x 10’
Links: B 778a vom 27. Juni 1903 ca. 16m;
Mitte: B1018a vom 08. Juli 1904 ca. 13m,7;
Rechts: B5351a vom 15. Januar 1927 ca. 13m2.

Etwa Mitte 2000 wurde ich bei Recherchen Uber den Doppelstern h1557 auf TW Vul
aufmerksam und begann zundchst sporadisch mit visuellen Beobachtungen der
Region, anfangs mit einem 12“5 Newton und ab 2009 mit einem 16“ Newton. Doch bei
keiner dieser Beobachtungen konnte TW Vul gesehen werden.

Das Objekt lag immer unter meinem Limit (~15 bzw.16m). Auf einigen CCD
Aufnahmen, die mir von W. Diiskau zur Verfliigung gestellt wurden, konnten klar
Helligkeitsschwankungen zwischen etwa 16m,5 und 18m,5 erkannt werden. Ab
Frihjahr 2011 erhielt ich dann in unregelmafRigen Abstéanden einige Aufnahmen vom
Bradford Robotic Telescope (BRT) auf Teneriffa.

Beim BRT kann man Beobachtungsantrage einreichen, die dann abgearbeitet werden.
Auch auf diesen Aufnahmen des BRTs sind eindeutig Helligkeitsschwankungen
zwischen etwa 16m,5 und 17m,5 erkennbar.

Mit all diesen mir nun zur Verfligung stehenden Daten erstellte ich eine historische
Lichtkurve. Auf dieser Lichtkurve sind zum einen zwei gréBere Ausbriiche (08.07.1904
13m,7 und 15.01.1927 13m,2) dokumentiert, in denen TW Vul die 14te GroRe
Uberschritt und zum anderen scheint die Helligkeit und Aktivitdt jedoch langfristig
gesehen deutlich zurtickgegangen zu sein.
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Abb.3: Historische Lichtkurve basierend auf: Bruce Archiv LSW; POSS; CCD
Aufnahmen W. Diiskau; CCD Aufnahmen BRT Teneriffa;
Deutlich ist jedoch ein Zuriickgehen der Aktivitat erkennbar.

Uber die Natur des Verénderlichen TW Vul kann mit diesem dirftigen
Beobachtungsmaterial leider nur spekuliert werden. Vermutlich handelt es sich jedoch
um einen kataklysmischen Veranderlichen. Weitere Daten aus anderen Archiven
(Sonneberg, Harvard) kénnten hier neue Aufschliisse bringen. Ebenso wichtig scheint
eine langerfristige engmaschige Uberwachung von TW Vul sinnvoll. Hier kénnten
sicherlich gut ausgertstete Amateure einen wertvollen Beitrag zur endgdltigen
Klassifizierung von TW Vul liefern.

Zum Abschluss noch ein paar Informationen zum benachbarten Doppelstern h1557.
Bei diesem Objekt handelt es sich um einen optischen Doppelstern, der bereits von
John Herschel im 19ten Jahrhundert katalogisiert wurde. Ende der 60er Jahre hielt
Fritz Zwicky bei der Durchmusterung des POSS die beiden Sterne fiir extrem
kompakte Galaxien ,Pair of exceedingly compact blue spherical galaxies (or stars), D
= 15“ SSW — NNE, each mp = 10,5.“ und nahm sie als 4Z\W64 in seinen Katalog iber
kompakte und peculiare Galaxien auf. Wohl aufgrund dieses Eintrags wurden die
beiden Sterne von Peter Nilson falschlicherweise als UGC 11608 und UGC 11609 in
den Uppsala Galaxy Catalogue (UGC) aufgenommen.

Literatur:

[11 AN 156 (1904) 78 (# 3965) M. Wolf - Neue Veranderliche in Vulpecula

[2] AN 221 (1924) 267 (#5296) M. Wolf - Einige Veranderliche in Vulpecula

[3] AN 223 (1924) 41 (#5331) P. Guthnick, P. Prager, E. Heise - Benennung von
neu entdeckten veranderlichen Sternen

Klaus Wenzel, Hamoirstr. 8, Grof3ostheim, Wenzel.qgso@t-online.de
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AM Canum Venaticorum -
ein Doppelstern mit ultrakurzer Umlaufperiode

Hans G. Diederich

Abstract: AM CVn ist ein heliumreicher kataklysmischer Verdnderlicher und
Namensgeber einer Gruppe, die nur elf Mitglieder umfasst. lhnen gemein sind
ultrakurze Umlaufperioden, deren Dauer im Bereich von 10 bis 65 Minuten liegt. Die
Amplitude von AM CVn betrdgt 0,08 mag, seine Periode 17,52 Minuten. Der
Helligkeitsverlauf ist sehr unregelmédBig. Geschildert wird die Folge von
Beobachtungen und Auswertungen, welche schlie8lich zur genauen Bestimmung der
Umlaufperiode fiihren.

AM-CVn-Sterne

Bei AM-CVn-Sternen handelt es sich um heliumreiche kataklysmische Systeme mit
ultra-kurzen Umlaufperioden. Diese Klasse umfasst elf Mitglieder, die jeweils aus
einem  akkretierenden  WeiRen Zwerg  (Primarkomponente) und  einer
Sekundarkompenente bestehen. Bei letzterer handelt es sich um einen degenerierten
oder um einen halb-degenerierten Stern, der durch Roche-Lobus-Uberlauf (RLOF)
Masse an den Weillen Zwerg abgibt. Zwei Entwicklungslinien sind bekannt, die zu
einer degenerierten bzw. zu einer halb-degenerierten Sekundarkomponente fihren.
Drei Entwicklungsstufen bzw. Phasen koénnen bei einem AM-CVn-System
unterschieden werden [1].

AM-CVn-Sterne sind wechselwirkende Doppelsternsysteme mit einem Mangel an
Wasserstoff. Es ist dieser Mangel, welcher bei der Sekundarkomponente zu héchster
Dichte fiihrt. Nur so sind die kurzen Umlaufperioden, welche im Bereich von 10 bis 65
Minuten liegen, Uberhaupt mdglich [2]. In [3] wird sogar die Entdeckung einer
Umlaufperiode von 5,4 Minuten bekannt gegeben. Die Einordnung dieses Systems als
AM-CVn-Stern wird allerdings von einigen Autoren infrage gestellt.

AM CVn
Lt. SIMBAD schwankt die Helligkeit von AM CVn zwischen V = 14,10 mag und V =
14,18 mag. Die Amplitude betragt demnach nur 0,08 mag.

Die Informationen, welche ich mir vor einigen Jahren aus dem GCVS holte, nennen als
Periode 0,01216609 Tage (= 18 Minuten). Dieser Wert wird in der Literatur inzwischen
mit 17,52 Minuten angegeben.

AM CVn ist ein System im "hohen Zustands" ("high state system"). Der Abstand beider
Komponenten betragt 100.000 km [4]. Man mag sich bitte einmal vorstellen, wir hatten
ein solches System vor unserer Haustir, z. B. in Mondentfernung. Es wiirde einem
schwindelig.

Die erste Lichtkurve 2007
Am 09.12.07 hatte ich 103 Einzelbilder a 40 s mit 12,5-Zoll-RC und STL1001E
aufgenommen. Bei einer Beobachtungsdauer von 1 Stunde 19 Minuten erwartete ich,
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in der Lichtkurve vier der 18-Minuten-Perioden deutlich zu sehen. Dem war aber nicht
so. Erst mit einer Art von "Faltung" und dem Vergleich mit Lichtkurven aus der
Literatur gelang mir schlief3lich der Nachweis der sehr kurzen Umlaufperiode [1]. Und
so nahm ich mir vor, AM CVn erneut zu beobachten, und zwar mit deutlich besserer
Instrumentierung.

Die zweite Lichtkurve 2009
Am 01.01.09 wurde die Beobachtung wiederholt und AM CVn mit 24,5-Zoll-RC und
STL6303 (560 Einzelbilder a 15 s im bin2-Modus) aufgenommen.

Die Auswertung ergab wieder eine Lichtkurve, mit der ich nicht richtig gliicklich war.
Immer noch war ich sehr daran interessiert, die fiir ein Doppelsternsystem extrem
kurze Umlaufperiode im eigenem Bildmaterial nachzuweisen. Im BAV-Forum
prasentierte ich einige Ergebnisse, gewonnen mit dem Periodensuchprogramm AVE.
Ein Ausschnitt aus meinem damaligen Posting ...

>

Mit einem anderen Algorithmus ausgewertet ergeben sich daraus die folgenden
"Perioden" ...

griine Linie 8,7 Minuten "halbe Periode"
gelbe Linie 17,4 Minuten Periode
rote Linie 25,9 Minuten ?

Die bestimmte Periode liegt jetzt bei 17,4 Minuten und damit noch etwas ndher am
Literaturwert von 17,52 Minuten. Im Periodogramm neu aufgetaucht ist ein weiteres
"Maximum" bei 25,9 Minuten. Addiert man die "halbe Periode" zur wirklichen
Periode, ergibt sich 8,7 + 17,4 = 26,1. Und 26.1 Minuten ist ein Wert ziemlich nahe

an der abgelesenen "Periode" von 25,9 Minuten.
<

Aus der Zusammenfassung meiner Bemihungen und des Diskussionstands im BAV-
Forum entstand dann ein erster Aufsatz zu AM CVn, aus dem oben bereits zitiert
wurde [1].

Als ich vor wenigen Tagen erste Versuche mit dem Periodensuchprogramm Peranso
unternahm, sollte dies mit echten Daten geschehen. Mir schien hierfiir das noch nicht
vollstéandig gegliickte Projekt mit dem schwierigen AM CVn geeignet.. Zudem gab es
im BAV Rundbrief den Aufsatz eines anderen Sternfreundes, welcher sich ebenfalls an
AM CVn versucht hatte.

AM CVn - ein Veranderlicher mit kurzer Umlaufperiode
Unter diesem Titel hatte Lienhard Pagel Uber seine Beobachtungen berichtet [5]. Ich
erlaube mir, aus seinem Aufsatz einige kurze Abschnitte zu zitieren ...

>

... AM CVn ist ein exotischer Veranderlicher ... Die angegebene Helligkeitsanderung
von 0.08 mag ist eine Herausforderung, der Kurvenverlauf alles andere als einfach
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Helligkeitsverlauf ... unregelmaRig ... eine Faltung ... ungeeignet ... ein
interessanter, aber auch schwieriger Stern ...
<

In Bild 3 prasentiert er seine Lichtkurve Uber 3 Perioden, mit gleitendem Mittelwert
Uber 7 Datenpunkte geglattet ...

>

Die Periode von ca. 17 min ist gut erkennbar.
<

Auswertung der zweiten Lichtkurve mit Peranso

Im Periodogramm zeigt sich bei den Methoden "Lomb-Scargle" und "Bloomfeld" neben
erheblich niedrigeren, breiten Perioden eine schmale hohe "Spitze". Die Anwendung
findet automatisch diese Stelle und gibt fir die Lange dieser Periode (bei "Lomb-
Scargle") den Wert 0,147 Stunden = 8,81 Minuten aus.

Seit meiner ersten Auswertung weild ich, dass dies nur der halbe Wert der Periode ist.
Multipliziert mit 2 ergibt sich als richtiger Wert 17,62 Minuten. Das kommt dem
genauesten Literaturwert von 17,52 Minuten erstaunlich nahe, insbesondere wenn
man die etwas "wilde" Lichtkurve betrachtet. Peranso erkennt also von sich aus nur
die halbe Periode und zeigt die Datenpunkte im Phasendiagramm entsprechend an.
Mit der Methode "Bloomfeld" wird flir die richtige Periodendauer der Wert 17,57
Minuten (bereits mit 2 multipliziert) bestimmt. Ich staune immer noch Uber diese
geringe Abweichung von nur ~3 Promille.

Die Ergebnisse aus dem Verfahren nach "Lomb-Scargle" (Lichtkurve, Periodogramm
und Phasendiagramm) sind in der Abb. 1 als Montage zusammen gefasst..
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Abb. 1 (siehe Text)
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Bei der Auswertung der ersten Lichtkurve war die Rede von abwechselnd héheren und
niedrigeren Maxima gewesen, dass sich die Periode also aus einem hdéheren und
einem darauf folgenden etwas niedrigeren Schwingungszug zusammen setzt. Dies
konnte vielleicht bei angemessener Faltung auf die doppelte Zeit sichtbar werden.

Dass etwas nicht stimmt, Iasst sich auch im Phasendiagramm der aktuellen Form
sehen: die Datenpunkte im Phasendiagramm liegen in einem breiten Band. Und es
ergibt sich der Eindruck, dass hier zwei verschiedene Kurvenziige Uber einander
gelegt (gefaltet) wurden.

Dies zeigt sich in Abb. 2, in der die obere und die untere Einhullende des breiten
"Datenbandes" eingezeichnet wurden. Diese sind nicht nur unterschiedlich hoch,
sondern ihr Maximum liegt zeitlich auseinander. An manchen Stellen erscheint dieses
"Datenband" auch schmaler. Die manuell eingezeichnete, mitteinde Kurve, welche der
hdéchsten Punktdichte folgt, eckt mal oben und mal unten an.
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Abb. 2 (siehe Text)

Falten mit der richtigen Umlaufperiode

Die Lichtkurve von AM CVn bisher fir ein Phasendiagramm nur mit der halben
Periodenlange gefaltet zu haben, lieR mir keine Ruhe. Ich wiederholte daher die
Auswertung mit Peranso bis zum Periodogramm, wahlte jetzt allerdings die richtige
Periode (die genaueste aus der Literatur bekannte Periode) von 17,52 Minuten bzw.
0,292 Stunden.

Auf der linken Halfte der Abb. 3 befinden sich zum Vergleich Periodogramm und
Phasendiagramm fir die halbe Periodenlange (8,73 Minuten). Ihnen sind rechts die
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neu erstellten Diagramme flir die volle Periodenlange (17,52 Minuten)

gegenibergestellt.
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Abb. 3 (siehe Text)

Das Phasendiagramm rechts zeigt jetzt erstmals zwei verschiedene Halbwellen, die
sich in ihrer Amplitude unterscheiden (Abb. 4). Die "groRe" Halbwelle weist einen
Amplitude von ~0,10 mag, die "kleinere" Halbwelle eine solche von 0,07 mag auf. Die
Lichtkurve im Phasendiagramm ist schmaler, sieht besser aufgelést aus. I|hre
Erscheinungsform wird in der Literatur als "doppel-gebuckelt" ("double-humped") bzw.
als "Doppelwellentyp” ("double wave type") bezeichnet.
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Abb. 4 (siehe Text)
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Warum aber ist die das Maximum im Periodogramm bei der halben Periodendauer, bei
dem alle Halbwellen auf einander gelegt werden, hoch und schmal, wahrend das
Maximum an der richtigen Stelle, bei der wirklichen Periodenldnge von 17,52 Minuten
nur ein Viertel der Hohe erreicht und so verschmiert, buckelig und breit erscheint ?
Astro-physikalisch kann ich mir das (mangels Erfahrung, Wissen und Modellierung)
nicht erklaren. Aber mathematisch habe ich die folgende Idee:

Im Phasendiagramm glaube ich eine Haufung von Datenpunkten entlang einer
Sinuswelle zu erkennen (Abb. 5). Diese durchgehende sinusférmige Schwingung
versuchte ich von Hand gelb einzuzeichnen. Mit ihrer konstanten Amplitude und der
halben Periodenlange von 8,81 Minuten (der doppelten Frequenz) sieht sie schén
gleichmaRig aus, ungestort von jeglichen andere Effekten. Darin vermute ich den
Grund, dass ihre Spektrallinie im Periodogramm so auferordentlich schmal, steil und
stark ist.
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Ich vergleiche mit friheren Auswertungen in [1] und [5] und habe besonders in der
Lichtkurve der Fig. 3 aus [5] gelegentlich den Eindruck, dass sich zusatzlich zu den
vorherrschenden Schwingungen mit halber und voller Periodenlédnge eine andere Art
von "Schwingung" hindurch zieht und ihr Aussehen je nach Periode hd&chst
unterschiedlich verandert. Das kann aber nicht alles sein, ist aber genau das, was
mich jetzt interessiert.

Eine Auswertung mdéchte ich aber noch zeigen. In der Abb. 5 sind von den oberen
Maxima der Halbwellen senkrechte Geraden nach unten gezogen. Und der Abstand
zwischen ihnen ist nicht gleich. Der Abstand wechselt zwischen einem langeren
Abschnitt [1] und einem kiirzerem [2]. Die beiden Halbwellen in der Lichtkurve von AM
CVn weisen unterschiedliche Lange auf. Dies war mir bereits in einer der ersten
Auswertungen [1] aufgefallen. Zum Vergleich wiederhole ich die dortige Lichtkurve hier
als Abb. 6. Die kurze Halbwelle weist immer ein helles und die lange Halbwelle immer
ein schwaches Minimum auf.

Im Phasendiagramm, gefaltet auf die richtige (namlich die volle) Periodenlange, ist
dies naturlich viel besser zu sehen.
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Abb.6 (siehe Text)

Zusammenfassung

Somit stellt sich das Bild von AM CVn in seiner Lichtkurve augenblicklich wie folgt dar:
Es gibt in diesen "chaotischen" Doppelwellen" einen regelmafRigen Wechsel (ein
Wechsel in der Amplitude und einer im zeitlichen Abstand der Halbwellenmaxima). Ich
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vermute dies als Folge davon, dass sich zwei fast ahnliche, kompakte Objekte
umkreisen, die mit einem gleichen ("Gleichtakt"-) Anteil mit halber Periodendauer und
mit einem unterschiedlichen ("Gegentakt"-) Anteil mit voller Periodendauer zur
Gesamthelligkeit beitragen.

Was ist aber die Ursache dafir, dass sich von Umlauf zu Umlauf, von Halbwelle zu
Halbwelle so viel und offenbar ohne jede RegelmaRigkeit andert? Das hat mir bisher
noch niemand erklaren konnen.

Erneut scheint eine intensive Literaturrecherche erforderlich zu sein. Zudem diirfte es
sich lohnen, den Veranderlichen genauer, langer, haufiger zu beobachten und weitere
Lichtkurven auszuwerten.

Naturlich ist AM CVn "etwas schwierig". Zwar gelang Nachweis der Umlaufperiode
bereits mit einen 12,5-Zoll-RC [1], aber um ausreichende Tiefe fir detailliertere
Untersuchen zu erreichen, sind groRere Offnungen erforderlich. Trotz alledem, ist und
bleibt AM CVn ein interessantes, reizvolles Objekt fir den CCDler.
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R Corona Borealis
Peter B. Lehmann

Dieser in BAV-Kreisen wohlbekannte Veranderliche, der fir den visuellen Beobachter
zu den Uberraschungssternen zahlt, weil unperiodische Lichteinbriiche mit sehr groRer
Amplitude (5,4 mag bis 14,8 mag), die aber nicht immer erreicht werden, standig einen
kurzen Kontrollblick erfordern. Dieser kataklysmische Variable ist der Prototyp einer
sehr kleinen Gruppe, zu der zurzeit inklusive der Unterarten etwa 100 Sterne zahlen.

Der Lichtkurvenverlauf von R CrB, der seit 1844 beobachtet wird und von MAYALL
(AAVSO, 1960), sowie ZHILYAEYV (1978) in einer umfangreichen Darstellung publiziert
wurde, zeigt, dass dieser Stern sehr hohe Leuchtkraft, ein helles Normallicht hat, was
durch tiefe Minima mit sehr unregelmafRigem Kurvenverlauf unterbrochen wird.

Alle bisher bekannten gut untersuchten Objekte dieser Art zeigen Spektren von
wasserstoffarmen aber kohlenstoffreichen leuchtkraftigen Sternen, die im HR-
Diagramm als spate F- oder G-Riesen zu finden sind.

Schon fruhzeitig wurde mit einer statistischen Analyse der Lichtkurve ermittelt, dass
die Minima einander in ,deal unregelmafRiger® Weise folgen. Bei einigen
Gruppenmitgliedern wurden auch quasiperiodische Schwankungen registriert, die als
Pulsationsphdnomene gedeutet wurden. LORETA (1934) und O’KEEFE (1939) legten
die Hypothese vor, dass die Minima von R CrB durch Verdunkelung von
Kohlenstoffpartikeln verursacht werden. Bis in die Gegenwart wurde diese Deutung als
die plausibelste erkannt. Ein weiteres Kennzeichen dieser Veranderlichen sind die
Infrarotexzesse, die wohl Ausdruck der thermischen Strahlung einer zirkumstellaren
Staubhlle sind, die stédndig vorhanden ist. Charakteristisch sind auch die spektro-
skopischen Anderungen wahrend der Minima, wobei eine Umwandlung des
Absorptionslinienspektrums wahrend des Abstiegs in ein Chromospharen-ahnliches
Emissionsspektrum mit denselben Linien erfolgt.

Es wurde vermutet, dass das Einsetzen einer Wolkenkondensation durch die Pulsation
des Sterns gesteuert wird und die Minima stets zur selben Phase der Pulsation
beginnen. Eine ausfiihrliche Analyse von flinfundsechzig Minima durch PERCY (1987)
bestatigten diese Annahme jedoch nicht. Die sehr komplexen und schwierig zu
deutenden spektroskopischen Anderungen wahrend der Minima, wurden schon von
PAYNE-GAPOSCHKIN (1963) und spater unter anderem auch von FEAST (1975) als
Auswurf  einer  Partikelwolke in  Richtung Beobachter gedeutet. Das
Chromospharenspektrum koénnte ahnlich wie bei einer Sonnenfinsternis durch eine
partielle Bedeckung der Photosphére des Sterns entstehen.

Untersuchungen an anderen RCB-Sternen, z. B. V348 Sgr, die durch DAHARI und
OSTERBROCK (1984) erfolgten, lieRen vermuten, dass eine sehr viel groRere
Gashulle den Veranderlichen umgibt. Schon 1975 hatte KRELOWSKI das Model einer
sphéarisch-symmetrischen vom Stern ausgeworfenen Gashiille beschrieben. MELIK-
ALAVARDIAN (1986) untersuchte die physikalischen Bedingungen, die bei
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Kondensationen von Kohlenstoffteilchen als Folge der Abkulhlung, der nach auf3en
strdomenden Masseteilchen eines Ausbruchs vorherrschen.

Instabilititen als Anlass fiir das Ausstollen von Massen wurden gefunden, die
Zuordnung zur alten Scheibenpopulation der MilchstralRe in einer fortgeschrittenen
Entwicklungsphase wurde vermutet. All das wurde durch eine Arbeit von BIERMANN
und KIPPENHAHN, die bei ihren Modellen von RCB-Sternen fanden, dass die
Pulsationen eher denjenigen der Mira-Sterne dhneln, wieder in Frage gestellt.

Seit dem Jahr 2007 befindet sich R CrB in einem historisch tiefen und lang
anhaltenden Minimum. Deshalb wurden gemeinsame Untersuchungen der
Infrarotexzesse sowie der vielen widersprichlichen Untersuchungsergebnisse mit den
Weltraum-Teleskopen Gemini / GVO HST / WFPC, Spitzer / MIPS Herschel / SPIRE
unternommen.

Dabei zeigt sich: der Kohlenstoffstaub wirkt wie ein natirlicher Koronograph bei
sichtbaren Wellenldngen, so dass ein schwacher fossiler, wahrscheinlich planetarer
Nebel um den Stern zu beobachten ist. Neben dem zu erwartendem Staub erwiesen
sich aber einige der Strukturen als Kometenkiigelchen, die wahrscheinlich durch
Sonnenwind in der Vergangenheit entstanden. Die geschatzte Staubmasse dieser
Knoten steht im Einklang mit den Lichtverlusten, wenn sie sich entlang der Sichtlinie
um den Stern bilden. Dariiber hinaus gibt es eine groRRe diffuse Staubhille mit einem
Radius von 4 Parsec aus nachweisbarem 25°K kaltem Staub, also gute Bedingungen
fur die Kondensation von Graphitteilchen.

Anhaltspunkte fur die Entstehung von R CrB durch eine Weille-Zwerg-Fusion oder
eines finalen Heliumschalen-Flash sind weiter widerspriichlich. Es besteht
offensichtlich ein Zusammenhang zwischen den Kometenknoten, der Schale und dem
fossilen planetarischem Nebel. Die Tatsache, dass R CrB bedeutsame Lithiumlinien in
seiner Atmosphére zeigt, unterstitzt allerdings das letzte Heliumschalen-Blinken. Die
relativ hohe abgeleitete Masse von R CrB, sowie der hohe Fluor-Uberfluss sprechen
wiederum fur eine WeilRe-Zwerg-Fusion.

Wie schon so oft, haben die Untersuchungen also nicht die Erwartungen der
Astrophysiker erfillt. Es werden weitere Untersuchungen und Modellrechnungen nétig
sein, um diesen Teil der Sternentwicklung zu verstehen.

Literatur:
1. Hoffmeister, C., Richter, G., Wenzel, W.; Veranderliche Sterne; 3.Auflage (1990)
2. Garcia-Hernandez, D.A., et.al.; Dust around R Coronae Borealis stars:
|. Spitzer/IRS observations; arXiv.org/abs/1107.1185
3. Clayton, G.C., et.al.; The Circumstellar Environment of R Coronae Borealis:
White Dwarf Merger or Final Helium Flash?; arXiv.org/abs/1110.3235
4. Strassmeier, K.G.; Aktive Sterne (1997)
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V407 Cygni
Joérg Neumann

Im September 2009 begann der Ausbruch von V407 Cyg, im Marz 2010 stieg
die Helligkeit bis auf 7.4 mag. Das Spektrum zeigte eindeutig eine
Blauverschiebung, was auf einen Novaausbruch hindeutet [3].

In [1] wird V407 Cyg auch als Nova Cygni 1937 gefuhrt, sowohl als Nova wie auch als
veranderlicher Stern. Damals war die Lichtkurve nur ungenugend besetzt, der wahre
Lichtwechsel eher unbekannt. V407 Cyg wurde hier mit 14.0 mag angegeben.

Die AAVSO nennt den Typ Mira+NB mit einem Lichtwechsel zwischen 12.1 - 14.3 mag.
Auf einer eigenen Aufnahme vom 2. September 1991 (JD 2448 502) mit einem 4/300
auf Scotchcrome 1600 ASA und 12 min. Belichtung konnte ich V407 Cyg anhand einer
AAVSO-Karte auf 12.5 bzw. heller 13 mag schatzen.

V407 Cyg wurde bei Cuno Hoffmeister 1969 [2] bereits als Kombinations-
Veranderlicher, also bestehend aus einem Mirastern und einer novaahnlichen
Komponente und somit als Symbiotischer Stern (Meinunger 1996), bezeichnet.

Die Periode wird mit 745 Tagen angegeben. Nimmt man den Ausbruch von 11. Marz
2010 als Maximum an, so ergibt sich als Zeitpunkt fiir das nachste Maximum den 31.
Méarz 2012 (JD 2456 017).

Vielleicht sehen wir wieder ein helleres Maximum, sofern der novaahnliche Begleiter
genug Materie akkretiert.

Quellen:

[1] Woronzow-Weljaminow B. A., Gasnebel und Neue Sterne, 1953
[2] Hoffmeister Cuno, Veranderliche Sterne, 1970

[3] Lange Thorsten, BAV Rundbrief 2-2010, S. 142f
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Der Blazhko-Effekt der RR-Lyrae-Sterne
Gisela Maintz

Der Blazhko-Effekt der RR-Lyrae-Sterne

Der Blazhko-Effekt der RR-Lyrae-Sterne wurde bereits 1907 von S. Blazhko entdeckt.
Er stellte eine Veanderung der Lichtkurve des Sterns RW Dra von Periode zu Periode
fest (Blazhko 1907). Seitdem gibt es zunehmend viele Untersuchungen Uber den
Blazhko-Effekt. Je nach Autor zeigen 10 bis 50 % der RRab-Sterne und mindestens 2
bis 40 % der RRc-Sterne Blazhko-Effekt. In den neueren Verdffentlichungen werden
die héheren Zahlen angegeben, da durch bessere Beobachtungsmdglichkeiten und
Satellitenbeobachtungen bei immer mehr RR-Lyr-Sternen Lichtkurvenvariationen fest-
gestellt werden (Szabo et al. 2010).

Der Blazhko-Effekt zeigt sich im Frequenzspektrum durch eine oder mehrere
Frequenzen sehr nahe zur Hauptpulsationsfrequenz des Sterns. Aus Uberlagerungen
dieser Frequenzen mit der Hauptfrequenz resultiert die Blazhko-Periode (BP). Diese
Nebenfrequenzen sind das sicherste Erkennungsmerkmal des Blazhko-Effeks. Die
Blazhko-Perioden haben sehr unterschiedliche Léangen. Es gibt BP von 5.309~d (SS
Cancri; Jurcsik et al. 2006) bis 530.0~d (RS Bootis; Nagy 1998).

Blazhko-Sterne zeigen neben der Perioden-Modulation auch eine Amplituden-
Variation. Diese fallt ebenso unterschiedlich aus wie die Lange der BP. Es gibt Sterne
bei denen die Anderung der Amplitude weniger als 0.1 mag betragt (RR Gem). RS
Boo weist eine Variation von 0.15 mag auf, XZ Cyg sogar von 0.7 mag. Bei einigen
Sternen fallt der Blazhko-Effekt so gering aus, dass man ihn nur mit besonderem
Aufwand erkennen kann. So zeigt DM Cyg eine Variation der Maximal-Helligkeit von
nur 0.08 mag und eine Periodenénderung von 0.005 d (Jurcsik 2009).

Der Blazhko-Effekt kann auch die sogenannte Periodenverdoppelung hervorrufen. RR
Lyr selbst hat wahrend einiger Phasen der BP abwechselnd hohe und niedrige
Maxima. Wegen der Periode von circa einem halben Tag wurde dies erst durch
Satelliten-Beobachtung entdeckt (Kohlenberg et al. 2010).

Auflerdem sind die Variationen innerhalb der BP nicht immer stabil. Nicht bei allen
Sternen mit Blazhko-Effekt wiederholt sich die Lichtkurve in der jeweils gleichen
Blazhko-Phase. Es gibt auch den unregelmafRigen Blazhko-Effekt , bei dem die
Lichtkurve von Periode zu Periode anders erscheint und keine Wiederholungen zu
erkennen sind.

Des weiteren mufl noch erwahnt werden, dass Sterne mit Blazhko-Effekt ofters ihre
Periode verandern kénnen. Diese Periodendnderungen erfolgen plétzlich und viel
schneller als es die Entwicklung der Sterne erwarten lasst (Lee 1991). Es sind
inzwischen auch Sterne mit einer doppelten BP gefunden worden, bei denen die
Variationen einer kiirzeren BP mit einer wesentlich langeren 2. BP variieren (Wills et al.
2008). Der Blazhko-Effekt kann zeitweise auch verschwinden. So zeigte RR Gem in
den Jahren 1970 bis 1980 keinen Blazhko-Effekt (Sodor et al. 2007).
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Der Blazhko-Effekt in der Beobachtung

Beobachtet man RR-Lyr-Sterne mit Blazhko-Effekt, so fallen die Lichtkurven durch die
unterschiedlichen HoOhen ihrer Maxima und Minima auf. Aber nicht nur die
Extremwerte der Lichtkurve variieren, sondern auch die Form der Lichtkurve zeigt
starke Veranderungen. Der Auf- und Abstieg der Lichtkurve kann je nach der Blazhko-
Phase, in der er beobachtet wird, steiler oder sanfter ausfallen. Abb. 1 zeigt meine
Beobachtungen zweier RR-Lyr-Sterne mit Blazhko-Effekt. XZ And (links) ist ein RRab
Stern mit regelmaRigem Blazhko-Effekt, wahrend die Lichtkurve von RZ Cep, einem
RRc-Stern wesentlich unregelmaRiger ist und 2 Maxima aufweist.
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Abb. 1: XY And (links) und RZ Cep (rechts), durch den Blazhko-Effekt verandert sich
sowohl die Periodenlange als auch die Amplitude und Helligkeit im Maximum und
Minimum des Sterns sowie die Steilheit der Flanken der Lichtkurve

Ebenso wird die Periodenlange durch den Blazhko-Effekt verandert. Bei den Sternen
mit regelmaBigem Blazhko-Effekt variiert diese mit der Blazhko-Periode regelmaRig
zwischen einem maximalen und minimalem Wert. Die Schwankungen der Perioden-
langen zeigen sich auch im (B-R)-Diagramm, das bei Sternen mit Blazhko-Effekt weit
mehr Abweichungen aufweist, als sich aus der Unsicherheit der Beobachtungen ergibt.

Abbildung 2 zeigt dies am Beispiel von Cl And (oben) und DR And (unten). Wahrend
bei Cl And die (B-R)-Werte nur um 0.005 d schwanken (mit einem Ausreiller) weist DR
And - ein Stern mit Blazhko-Effekt - Abweichungen von bis zu 0.4 d auf.

Aus dem oben gesagtem ergibt sich, dass die Beobachtung von Blazhko-Sternen
langere Beobachtungszeiten erfordert als sonst fiir RR-Lyr-Sterne notwendig. Das
beruht einmal auf der Periodenvariation, durch die das Zeitfenster des Maximums
nicht gut gewahlt werden kann, da die BP nicht immer genau bekannt ist, und wenn
man sie kennt, fehlen in der Literatur oft die Ausgangsepochen. Aber auch die sehr
breiten Maxima oder Doppelmaxima der RRc-Sterne mit Blazhko-Effekt bendtigen
eine Beobachtungszeit von mindestens 4 bis 5 Stunden um eine sichere Maximums-
bestimmung zu ermdglichen. Da sich die Lichtkurve mit jeder Periode verandert, ist
eine moglichst lange Erfassung der Flanken sehr wiinschenswert. Die Bestimmung
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der BP ist bei kurzen BP eventuell von einem Beobachter/in méglich (eine anhaltende
Periode guten Wetters vorausgesetzt). Bei langeren oder ganz langen BP geht dies
nur durch intensive Zusammenarbeit mehrerer Beobachter/innen.
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Abb. 2: Die (B-R)-Werte der Maxima von Cl And (oben) und DR And (unten) von 2005
bis 2009, entnommen der Geos-Datenbank. DR And ist ein Stern mit Blazhko-Effekt.
Die wesentlich groRere Streuung seiner (B-R)-Werte ist sehr auffallig und geht weit
Uber die Streuungen, die auf Beobachtungs-Ungenauigkeiten beruhen kdnnen, hinaus.

Ursache des Blazhko-Effekts

Die Ursache des Blazhko-Effekts der RR-Lyr-Sterne ist ein langanhaltendes Rétsel in
der stellaren Pulsationstheorie. Bis jetzt ist noch keine zufriedenstellende Erklarung fir
den Blazhko-Effekt gefunden worden (Smolec 2011). Uber die Ursache des Blazhko-
Effekt gibt es ein Uberangebot an Erklarungen.

Bis vor ein paar Jahren wurden zwei mogliche Ursachen bevorzugt genannt, namlich
zum einen das Resonanz-Modell (Van Hoolst et al. 1998, Dziembowski & Mizerski
2004) und als zweites das magnetische Modell (Shibahashi & Takata 1995,
Shibahashi 2000).
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Beide Modelle bendtigen die Anregung von nicht radialen Pulsationen und einen
Zusammenhang der Rotationsperiode des Sterns mit seiner Pulsationsperiode. Aber
diese weitverbreiteten Modelle werden nicht der Vielzahl der Erscheinungen des
Blazhko-Effekts gerecht, wie den mehrfachen Blazhko-Perioden (Wills et al. 2008),
komplexe Modulationen der Blazhko-Periode und Mehrfachmaxima. Erklarung des
Blazhko-Effekts durch Lichtlaufzeitenanderung durch einen Begleiter oder wegen
unterschiedlichen Gehalts an schweren Elementen sowie Effekte auf Grund hoher
Sternrotation erwiesen sich als unzutreffend fiir die Vielzahl der Erscheinungen des
Blazhko-Effekts.

Auf Grund der neueren und Satelliten gestitzten Beobachtungen wurden neue
Modelle fiir die Ursachen des Blazhko-Effekts entwickelt. Eine neuere Erklarung sind
wechselnde Starken in der Konvektion des Sterns (Stothers 2006, 2010). Aber Mollnar
& Kovacs (2009) und Smolec et al. (2011) stellten fest, dass die Anderung der
Konvektionstiefe innerhalb weniger Tage rund 50% betragen musste, was physikalisch
unwahrscheinlich ist.

Einige RR-Lyr-Sterne zeigen Variationen, die mit einer Resonanz mit dem 2. Oberton
erklart werden koénnen (Poretti et al. 2010). Es wurden auch Resonanzen mit nicht
radialen Pulsationsmoden in Betracht gezogen (Olech et al. 2000). Diese kénnten aber
nur durch zykluslange zeitlich hochaufgeloste Spektralbeobachtungen verifiziert oder
widerlegt werden. Szaboet al. 2010 fand, dass die Periodenverdoppelung auf eine 9:2
Resonanz zwischen Schwingungen im Grundmode und dem neunten Oberton
zurlckzufihren ist. Diese Resonanz kann auch einige weitere, aber nicht alle
Erscheinungen des Blazhko-Effekts gut erklaren.

Als Zusammenfassung der Ursachen des Blazhko-Effekts muss ich auf den Anfang
dieses Abschnitts verweisen: Die Ursache des Blazhko-Effekts der RR-Lyr-Sterne ist
ein langanhaltendes Ratsel in der stellaren Pulsationstheorie.

Reference:

BLazhko, S., 1907, AN, 175, 325

Katrien Kolenberg http://arxiv.org/abs/1108.4987
und viele der dort genannten Referenten

Maintz 2008, Doktorarbeit

Nagy 1998, A/&A, 339, 440

Gisela Maintz,
53121 Bonn, Ré6merweg 39
E-mail: gmaintz@astro.uni-bonn.de



Aus der Literatur 57

diesen Systemen findet die Anderung von einer elliptischen in eine kreisférmige Um-
laufbahn sehr schnell statt. Daher bedirfen Bedeckungsveranderliche mit kurzer Peri-
ode (halbgetrennte oder Kontakt-Systeme) und einer Lage des Nebenminimums, die
nicht bei Phase 0.5 der Periode ist, einer besonderen Untersuchung.

V407 Peg ((= GSC 01720-00658) ist ein typischer W-UMa-Stern mit einer Periode von
rund 0.637 Tagen und einer Helligkeitsschwankung zwischen von 9.28 in V. Schon bei
der Entdeckung wurde festgestellt, dass das Nebenminimum bei Phase 0.52 liegt.
AuRerdem zeigte sich, dass die Lichtkurve verzerrt ist und die Helligkeit vor allem im
Nebenminimum nicht konstant ist (siehe Liku links). Dies wird mit durch einen hellen
Sternfleck erklart. Durch die Asymmetrien der Lichtkurve ist es zudem schwierig, den
genauen Zeitpunkt sowohl von Haupt- als auch Nebenminimum zu bestimmen.

Fir LU Vir (= HD 116914 = HIP 65590) fehlt bisher eine genaue Analyse des Systems.
So ist schon der Typ nicht genau bestimmt und schwankt zwischen Lyrae und W
UMa. Die Periode betragt rund 0.4922 Tage bei einer Helligkeitsschwankung zwischen
7.8m und 8.1m. Auch bei diesem Stern ist die Lichtkurve asymmetrisch (siehe Liku
rechts). Zudem ist sie im Hauptminimum mit der totalen Bedeckung nicht flach, son-
dern leicht ansteigend. Hier werden noch weitere genaue Beobachtungen der komplet-
ten Lichtkurve bendtigt.

Aus den IBVS (kurz gefasst)
Wolfgang Grimm

5984, 5988, 5990, 5992, 5997, 6005, 6006, 6007, 6010:
Diese IBVS beinhalten Minimazeiten fir viele Bedeckungsveranderliche. Dar-
unter sind auch BAV-Programmsterne. IBVS 5984 ist die BAV Mitteilung 215,
IBVS6010 die BAV Mitteilung 220. Diese sowie IBVS 5990 und 6006 enthalten
auch Maximumszeiten von pulsierenden Veranderlichen.
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5986, 6009:

6008

Diese IBVS sind die 13. und 14. Liste mit Maxima von RR-Lyrae-Sternen im
Rahmen des GEOS-Programms. Sie enthalten tGber 1400 Maximumszeiten aus
Beobachtungen von Januar 2010 bis Dezember 2011 sowie einige altere Mini-
ma.

Die achtzigste Namensliste veranderlicher Sterne (Teil 2):
Diese Namensliste enthalt die endgiiltige Bezeichnung fir mehr als 2100 in
letzter Zeit entdeckte veranderliche Sterne im Rektaszensionsbereich von 6h

bis 16h, sowie flr einige Novae und ungewdhnliche Veranderliche. In der
Haupttabelle der gedruckten Version sind nur Name, Koordinaten und Typ an-
gegeben. Weitere Informationen wie Helligkeiten, Elemente, Spektraltyp, Identi-
fikation in anderen Katalogen und mehr sind in der elektronischen Version
http://www.sai.msu.su/gcvs/gcvs/nl80 zu finden.

Aus der BAV

Aus der BAV Geschiftsfiihrung

Joachim Hubscher

Neue Mitglieder und Austritte

Wir begriiRen als neues Mitglied Dr. Horst Braunwarth (22391 Hamburg).

Bernhard Brauner, Joachim Schmidt und Eberhard Zische sind zum 31. Dezember
2011 ausgeschieden.

Vorstandsnachrichten

Anfang Dezember haben wir begonnen, eilige Informationen, wie zum Beispiel den
aktuellen Termin des Regionaltreffens in Hartha 2012, per E-Mail an unsere Mitglieder
zu senden. Damit erreichen wir zurzeit etwa dreiviertel aller Mitglieder. Bitte senden
Sie uns ihre aktuelle E-Mailadresse, falls sie noch nicht bei uns vorliegt.





