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Abbildung 1: Ein Falschfarbenbild des zentralen SDS-Feldes im Rontgenlicht. Rot steht fiir den
weichen Rontgenbereich wéihrend blau die hirteren Photonen charakterisiert. Aufgenommen
mit dem Rontgensatelliten XMM-Newton mit der EPIC-Kamera und dem PN-Chip.
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Kapitel 1

RoOntgenastronomie

1.1 Prozesse in der Rontgenastronomie

Die Rongenastronomie beschiftigt sich mit Prozessen, die im hochenergetischen Teil des elek-
tromagnetischen Spektrums ablaufen. In der Rontgenastronomie ist es iiblich, von der Ener-
gie eines Rontgenphotons anstatt von seiner Wellenléinge zu sprechen, weil Rontgenlicht eher
Teilcheneigenschaften als Welleneigenschaften besitzt. Tabelle 1.1 zeigt den Bereich des elek-
tromagnetischen Spektrums, der typischerweise als Rontgenbereich angesehen wird (obwohl die
Begrenzungen naturgemif unscharf sind). Zu niedrigeren Energien schliefit sich der Bereich der
extremen Ultraviolettstrahlung an (EUV), zu hoheren der Bereich der harten Réntgenstrahlung
und der Gammastrahlungsbereich.

Roéntgenbereich'
Energie 0.1 - 40 keV
Wellenlinge 10 - 0.03 nm
Frequenz 3-106 — 10 Hz
Schwarzkorpertemperatur  5-10° — 1.5 - 103K
Wellenzahl 10% — 3.3 - 108cm !

Tabelle 1.1: Der Rontgenbereich im elektromagnetischen Spektrum, dargestellt durch verschie-
dene physikalische Einheiten.

Im Folgenden werden kurz die Prozesse diskutiert, die derart energiereiche elektromagnetische
Strahlung erzeugen.

1.1.1 Thermische Prozesse

Schwarzkérperstrahlung:

Bei der Schwarzkorperstrahlung befindet sich die emittierende Materie im thermischen Gleich-
gewicht (sog. Hohlraumstrahler). Die Intensitit der Strahlung kann man durch die Plancksche
Strahlungsformel bestimmen:

'Diese Werte sind nur eine Annzherung. Es gibt keine klar definierte Grenze dieses Energiebandes.
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2hv? 1

B,(T) = =5 (1.1)

Mit dem wichtigen Grenzfall, dem Wienschen Gesetz:

3
M 1By = 2 kT

T 2 (1.2)

kann man leicht durch Ableiten die Frequenz bestimmen, bei der das Maximum der Planckschen
Strahlungsfunktion erreicht wird. Dieses Maximum ist durch das Wiensche Verschiebungsgesetz
gegeben:

¢ T=51-10"%mK (1.3)

Vmaz
Es gibt eigentlich sehr wenige Objekte, die ohne Sekundireffekte eine so hohe Schwarzkérper-
strahlung haben. Zum Beispeil konnte ein sehr heifler, junger weiler Zwerg eine Temperatur von
1.5 x 105 K haben. Das Maximum seiner Hohlraumstrahlung lige demnach bei ca. 8.8 x 10°
Hz = ca. 0.035 keV. Es lige damit zwar nicht im Rontgenbereich, aber ein Teil der Strahlung
tritt auch im weichen Rontgenbereich auf.

Thermische Bremsstrahlung (frei-frei- Emission):
Thermische Elektronen erfahren durch die elektromagnetische Wechselwirkung mit Ionen Be-
schleunigungen, es entsteht thermische Bremsstrahlung. Fiir die Emissivitit eines thermischen

Plasmas der Temperatur T [K] und den Teilchendichten n,, n;[em ™3] gilt:
€, = dp =6.8-1073822 . non; - T 0% . e /KT ~gsp-erges toem *Hz ! (1.4)
dVdv

Der Gaunt-Faktor (g¢¢(T,v)) ist ein quantenmechanischer Korrekturfaktor, der fiir den Rént-
genbereich (hv > kT') von der Groflenordnung 1 ist.

Diese Strahlung findet sich z.B. bei Akkretionsplasmen in kataklysmischen Verénderlichen wie-
der. Man beobachtet dort ein optisch diinnes Plasma. Es ergibt sich ein flaches Spektrum mit
exponentiellem Abbruch bei vv ~ kT (k = 8.62-10 °eV K 1). Obwohl es in den Réntgenspek-
tren von kataklysmischen Variablen einige Rekombinationslinen gibt, ist der Kontinuumsanteil
sehr hoch und der thermischen Bremsstrahlung zuzuschreiben.

1.1.2 Atomare Prozesse

Linienstrahlung (gebunden-gebunden-Emission):

Viele Linien aus den Schalen der schweren Elemente treten noch im weichen Rontgenbereich
auf. Mit dem Moseleyschen Gesetz fiir die Energie der K-ten Kante (Ex = (Z — 1) - 13.6eV)
kann man ableiten, dass Elemente mit Z > 3 Linienstrahlung oberhalb von 100 eV emittieren
konnen.

Nach dem Boltzmannschen Verteilungsgesetz gilt fiir die Besetzung n1, ng der beteiligten Niveaus
mit Entartungsgrad g1, go und Energie E, Fo:

n E1—Ey
n_ 9t

1.5
n2 g2 ( )

Also sind sehr hohe Temperaturen nétig um Rontgenlinien anzuregen.
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Rekombinationsstrahlung (gebunden-frei- Emission):

Gehen Elektronen aus dem Kontinuum in diskrete Zusténde iiber, so entstehen kontinuierliche
Spektren mit einem Abfall I, ~ v~3 und einem scharfen Anstieg bei der Energie des ent-
sprechenden Niveaus. Auch hier sind sehr hohe Temperaturen zur Ionisation nétig. Mit der
Saha-Gleichung erhélt man &hnliche Argumente wie bei der Linienstrahlung zwischen zwei dis-
kreten Niveaus (s.0.).

Synchrotronstrahlung:

Im Gegensatz zu den bisher betrachteten thermischen oder zumindest von der Temperatur
abhingigen Prozessen ist die Synchrotronstrahlung vom Magnetfeld und von der Elektronen-
energie abhingig.

Es ist bekannt, dass sich Elektronen durch Wechselwirkung mit einem Magnetfeld auf Schrau-
benbahnen bewegen (Gyrationsbewegung) und dabei Zyklotronstrahlung aussenden. Befinden
sich die Elektronen dabei im interstellaren Magnetfeld, so beobachtet man diese Stahlung im
Radiobereich, da dort die Magnetfelder sehr klein sind. In kompakten Objekten jedoch kénnen
die Magnetfeldstirken sehr hoch werden. Dann wird die natiirliche Frequenz der Strahlung,
die der Gyrationsfrequenz entspricht, in den Rontgenbereich verschoben (z.B. bei Neutronen-
sternen). Bewegen sich die Elektronen mit relativistischen Geschwindigkeiten, so emittieren sie
dabei Synchrotronstrahlung. Das Photonenspektrum von monochromatischen, relativistischen
Elektronen hat ein kontinuierliches Intensitdtsmaximum bei

Vmaz = 4.6 x 107 B [G]E?[eV]|Hz (1.6)

Inverser Comptoneffekt:

Der Comptoneffekt streut Photonen an ruhenden Elektronen. Bei der Umkehrung dieses Prozes-
ses iibertragen hochrelativistische Elektronen Energie an niederenergetische Photonen. Damit
die Elektronen hochrelativistisch sind, muss gelten:

Elektronen mit v = 10% kénnen durch einmalige Streuung die Photonenenergie um den Fak-
tor 108 erhéhen und damit z.B. Photonen der 3K Hintergrundstrahlung in den Réntgenbereich
streuen.

Die beiden letzten Phinomene kann man z.B. bei relativistischen Jets betrachten. Einerseits,
weil diese ein Magnetfeld haben und anderseits, weil die Geschwindigkeiten der Elektronen dort
hochrelativistisch sind.

1.1.3 Absorptionsprozesse

Zu jedem Emissionsprozess existiert im Prinzip ein entsprechender Umkehrprozess, der elektro-
magnetische Strahlung absorbiert. Fiir Rontgenstrahlen ist die Photoabsorption der bedeutend-
ste Absorptionsprozess. Die Intensitéit der Strahlung nimmt wie folgt in Abhéngigkeit vom Weg
und der Frequenz ab:

dI(v,s) = —n(s)o(v)I(v,s)ds (1.8)
mit n: Teilchendichte und o: Absorptionswirkungsquerschnitt eines Teilchens. Es folgt:

I(v) = Lw)e ™ = Iy(v)e VW) (1.9)



KAPITEL 1. RONTGENASTRONOMIE 10

mit 7 : optische Tiefe und der Absorptionssiulendichte N:

N= /n(s)ds (1.10)

Photoelektrische Absorption (gebunden-frei-Absorption): Im interstellaren Medium ist dies der
prominenteste Absorptionsmechanismus fiir Réntgenphotonen. Die Wirkungsquerschnitte aller
Elemente betragen an den Absorptionskanten 10717 — 10718¢m =2 und fallen mit o o< 2 ab.
Weil die Dichte im interstellaren Medium ca. 0.1 — lem ™3 betrigt, wird knapp oberhalb von
13.6 eV schon nach wenigen pc eine optische Tiefe von 7 = 1 erreicht. Dies hat zur Folge, dass
die meisten Objekte in diesem Energiebereich nicht beobachtbar sind. Dadurch wird insbeson-
dere das Studium extragalaktischer Objekte bei weichen Rontgenenergien schwierig oder sogar
unmoglich.

Um die Mindestabsorption von extragalaktischen Objekten zu berechnen, muss man sich zunéchst
im Klaren sein, durch wie viel interstellares Medium die Strahlung dringen muss. Man fertigt
hierzu Radiokarten der 21cm-Wellenldnge an, welche fiir die galaktische Verteilung des inter-
stellaren neutralen Wasserstoffs steht. Fiir extragalaktische Objekte mufl man eine Wasser-
stoffsiulendichte Ny von mindestens 5 - 10'cm 2 (Lockman Hole) beriicksichtigen.

1.2 Objekte der Rontgenastronomie

Beobachtungen im Rontgenbereich zeigen ein ganz anderes Bild als im optischen Bereich. Eine
andere Population von Objekten dominiert den Rontgenhimmel im Vergleich zu den bekannten
Sternen (Schwarzkorperstrahlern), die man im optischen Universum sieht. Im Folgenden wer-
den die typischsten Rontgenemitter kurz beschrieben. Die Liste ist nicht komplett (z.B. wird
hier nicht auf Planeten oder einzigartige zufillige Ereignissen wie Gammastrahlungsausbriiche
eingegangen), versucht jedoch einen Uberblick zu geben, welche Objekte man bei Himmelsdurch-
musterungen im Rontgenbereich iiblicherweise findet. Die Selektion optischer Gegenstiicke kann
durch Beriicksichtigung dieser Objekte erleichtert werden.

1.2.1 Stellare Koronae

Die Sonne hat eine Schwarzkérpertemperatur von ca. 6000 K. Diese Emission kommt von der
Atmosphére der Sonne. Thre Korona liegt iiber der Atmophére und erstreckt sich iiber mehrere
Millionen von Kilometern (bei Ausbriichen sogar bis Merkur). Diese Korona hat eine Tempera-
tur von ca 1000000 K und emittiert somit im Réntgenbereich.

Es scheint unlogisch, dass eine Region, die vom Sonnenzentrum weiter entfernt ist, eine hohere
Temperatur als die Sonnenatmosphére hat. In 1992 wurden jedoch nachweislich réntgenemit-
tierende Regionen der Korona mit Sonnenflecken assoziiert. Es ist bekannt, dass Sonnenflecken
ein sehr starkes Magnetfeld haben?. Die Korona wird demnach mittels magneto-akkustischer
Erwéirmung auf so hohe Temperaturen gebracht. Turbulenzen in der Konvektionszone der Son-
ne vergroflert die Magnetfelder auf der Sonnenoberfliche. Es werden Schleifen gebildet, durch
die elektrischer Strom der turbulenten Region flieen kann. Dadurch wird die Korona erhitzt.

2Manchmal erreichen die Magnetfeldstirken auf Sonnenflecken 2000 Gauss. Zum Vergleich: das Magnetfeld
der Erde ist ca. 1-2 Gauss stark.
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Derzeitige Modelle beschreiben diese Erwérmung durch riesige Schleifen, die sich von einem Son-
nenfleck zu einem néchsten mit inverser Polaritéit bilden. Diese Schleife kann durch ihr starkes
Magnetfeld das Gas als Plasma einschlieffen und erwarmen.
Ironischerweise wurde dieser Mechanismus zunéchst nicht bei der Sonne, sondern bei anderen
Sternen mit Rontgenemission erkldrt. Die Aktivitdt, die einem Sternfleck zugeordnet wird,
produziert eine Emissionslinie, welche man vom Sternspektrum klar unterscheiden kann. Durch
den Dopplereffekt kann man die Rotationsgeschwindigkeit dieses Fleckes bestimmen. Den Zyklus
von RS-CVn-Systemen kann man sich nur durch magnetische Aktivitidt dhnlich wie bei unserer
Sonne erklaren. Die Wellenform der Orbitalphase dieser Bindrsysteme kann nur durch riesige
Sternflecken erklirt werden, die ca. 20% der Oberfliiche des Sternes bedecken®. In den Rontgen-
spektren von Capella (gehort zur Gruppe der RS-CVn-Systeme) hat man Eisen-Emissionslinien
gefunden, die auf koronale Temperaturen von mehr als 10 Millionen Kelvin schlieflen lassen.
Komplizierte Modellrechnungen sehen diese Systeme heutzutage als riesige Dynamos, wo sich
die Magnetfeldlinien von einem Stern zum Néchsten bewegen. Die Tatsache, dass diese Sterne
starke Rotatoren sind, unterstreicht diese Annahme. Junge Sterne rotieren schnell. Dort glaubt
man, dass der stellare Wind die Korona auf Rontgentemperaturen erhitzt.
In den letzten Jahren hat man immer wieder Rontgenemission von einer Gruppe von Sternen
beobachtet, von der man es eigentlich gar nicht erwartet: den M-Sternen. Dieser stellare Spek-
traltyp erscheint im optischen Bereich sehr viel schwicher als sonnenidhnliche Sterne und er hat
nur einen Bruchteil der Sonnenmasse. Die hohe magnetische Aktivitdt kann in den Spektren der
Sterne erkannt werden. Durch Beobachtungen in Sternhaufen kann man eine Relation fiir das
Verhiltnis ziwschen Rontgenleuchtkraft und bolometrischer Leuchtkraft erstellen:

Lx

log=X = —4.4 — 1.12logR (1.11)
Lo

mit R gleich der Rossby-Zahl (dem Verhiltnis von Roatationsperiode zu konvektiver Verdnde-
rungszeit). Es stellt sich nun heraus, dass fiir M-Sterne dieses Verhéltnis am giinstigsten ist. Da
M-Sterne so hiufig in unserem Universum vorkommen, wird man sie bei Himmelsdurchmuste-
rung am meisten entdecken, obwohl theoretisch natiirlich alle Sterne (spite Spektraltypen) mit
ihrer Korona im Rontgenbereich strahlen.

Auflerdem kann die Korona von Sternen durch Ausbriiche auf ein viel Hoheres erhitzt werden.
Es gibt verschiedene Arten von koronalen Ausbriichen. Tabelle 1.2 beschreibt einige der physi-
kalischen Parameter solcher Ausbriiche und vergleicht sie mit dem gut studiertem Fallbeispiel,
dem Stern Algol.

Art des Ausbruchs: M-Zwerge Solare Solare (2-Schleifen) Algol
Lx (ergs—1) 107 — 10%° 10%° — 10”7 10" — 107® 107"
Lror(erg) 1030 — 1033 102 —10%° 103! — 10%2 10%°
7o (8s) 10% — 102 10% — 102 10* 7 x 103
T(K) (2—4)x10" (1-3)x107 (1—3) x 107 6 x 10°
n(em™?) <10* —10" 10 — 10" 10" — 10" 3 x 10"
V(em?®) > 10%7 — 10% 10% — 10%7 10%® —10%° 10%
L(cm) 10° - 10" (0.5 —5) x 10° 10'° 8 x 10%°
Bin 500-1000 100-300 50-100 300

Tabelle 1.2: Physikalische Parameter eines koronalen Ausbruchs. (Pallavicini et. al. 1990)

3zum Vergleich: Sonnenflecken bedecken nur 0.1% der Sonnenoberfliiche
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1.2.2 Supernova-Uberreste

Eine Supernova ist eine sehr starke Explosion im Endstadium der Entwicklung eines masse-
reichen Sternes. Man unterscheidet zwischen Typ I Supernovae (Ziindung durch Akkretion
oberhalb der Chandrasekhar Grenze auf einem weilen Zwerg in einem Doppelsternsystem) und
Typ II Supernovae (gravitativer Kollaps des Innern eines Sternes mit mehr als 8 Sonnenmassen).
Das Material, das bei der Explosion nach aulen geschleudert wird, breitet sich zunéchst frei im
Raum aus (Phase 1). Spater verlangsamt sich die Propagation. Es entstehen hydrodynamische
RiickwirtsstoBe, die das Material wieder ins Innere fallen lassen (Phase 2). Letzendlich kiihlt
der Uberrest ab. Man kann optische Filamente erkennen bis sich das Material so abgekiihlt hat,
dass es sich nicht mehr vom Hintergrund abhebt (Phase 3).

Rontgenstrahlen werden am stérksten wihrend der Phasen 1 und 2 durch das vom hydrodyna-
mischen Stof8 erhitzte Material emittiert. Der Grofiteil der Strahlung entsteht bei der elektro-
magnetischen Wechselwirkung von Elektronen mit Tonen (thermische Bremsstrahlung)?.

Name Alter Entfernung Radius Radius Zihlrate Rontgenleuchtkraft
(Jahre) (kpc) (pc) (arcmin) (s7h (10%erg/s)
Cas A 300 3 1.7 2 61 38
Kepler 380 57 2.27 1.5 7 10
Tycho 410 3 3.5 4 22 6
SN 1006 980 1 4.5 15 11 1
IC 443 30007 1.5 11 25 12 1
Pup A 40007 2 13 22 250 73
Vela XYZ 100007 0.5 12 165 500 5
Cyg Loop 200007 0.8 20 85 620 11

Tabelle 1.3: Rontgeneigenschaften der am besten untersuchten schalenférmigen Supernova-Uber-
reste. Zihlrate- und Rontgenleuchtkraftdaten stammen vom Einstein-Satelliten.

Es ist nicht verwunderlich, dass Supernova-Uberreste die einzige Art von Objekten sind, bei
denen Rontgenemission vorhergesagt wurde, bevor die ersten astronomischen Réntgenbeobach-
tungen im Jahr 1962 durchgefiihrt wurden. Der Krebsnebel, ein berithmter Supernova-Uberrest
der im Jahr 1054 explodierten Supernova, war das erste Rontgenobjekt, welches mit einer be-
kannten Quelle im optischen Bereich korrekt assoziiert wurde.

Starburst Galaxien

Bei einigen Galaxien sieht man in den Spektren des Kernes optische Emissionslinen, die cha-
rakteristisch fiir ein 10000 K heifles Gas sind. Solche Spektren werden Regionen von jiingster
Sternentstehung zugeordnet. Dadurch gibt es eine hohe Rate an Supernovae (eine Supernova
alle 10 Jahre). Die Kerne erscheinen als difuse Rontgenquellen. Es wird vermutet, dass die
Supernovaexplosionen die Kernregion anregen und heifles Gas unter hohem Druck produzieren.
Dieses Gas verlisst als galaktischer Wind die Galaxie und bildet ein Rontgenhalo um die Galaxie.
Die neueren Rontgenteleskope sollten in der Lage sein, einzelne Quellen in Starburst-Galaxien
aufzulésen um diese Vermutungen zu bestéitigen.

“siehe Kapitel 1.1.1.
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1.2.3 Kataklysmische Variable und Rontgendoppelsterne

Es gibt eine grofle Vielfalt an Doppelsternen, die Rontgenstrahlen aussenden. Tabelle 1.4 klassi-
fiziert die wichtigsten Arten. Das Prinzip der Rontgenstrahlenerzeugung ist bei allen Rontgen-
doppelsternen das gleiche:

Ein kompaktes Objekt (normalerwiese ein weiler Zwerg oder ein Neutronenstern) akkretiert in
einem Doppelsternsystem von einem Begleiterstern Masse. Die Materie heizt sich beim Fall auf
den kompakten Stern auf. Dabei wird ein grofler Teil der Gravitationsenergie als Rontgenstrah-
lung ausgesandt. Die Leuchtkraft, die bei Akkretion von Material auf einem kompakten Objekt

ausgesandt wird, betrigt:

G-M-M
L="—p— (1.12)

Es ist interessant den Wirkungsfaktor dieses Prozesses mit dem bei Kernprozessen zu ver-
gleichen. Die Leuchtkraft fiir eine gewisse Massenakkretionsrate kann man folgendermafien
als Bruchteil der Gesamtenergie, die die Materie besitzt, beschreiben (entsprechend Einsteins
Formel:E = mc?):

L=n——-c 1.13
U (1.13)
mit
GM
= — 1.14
= T3 (1.14)
n =~ 0.1 fiir Neutronensterne
1 ~ 0.001 fiir Weisse Zwerge
n ~ 0.01-0.001 fiir Kernreaktionen
Typ® Begleiter Kompaktes Objekt Akkretion Beispiel
HMXB OB LI NS, BH ja Cen X-3
LMXB K-M V NS, BH ja Sco X-1
LMXB AFV NS, BH ja Her X-1
LMXB WD NS ja 4U1820-30
CV (Dwarf nova) K-MV WD ja U Gem
CV (Polar) K-MV magn. WD nein AM Her
CV (LP) K-MV magn. WD ring DQ Her

Tabelle 1.4: Einteilung der verschiedenen Arten von Réntgendoppelsternen.

1.2.4 Aktive Galaxienkerne

Anfang des 20. Jahrhunderts wurden bei Galaxien Prozesse beobachtet, die in ihrer Natur
viel gewaltsamer als Supernovae waren. Diese Prozesse wurden meistens im Kern beobachtet,
deshalb der Name aktiver Galaxienkern (ab jetzt: AGN). Nach ihrem Entdecker Carl Seyfert
wurden sie in den 40er Jahren Seyfert Galaxien benannt. In den 60er Jahren beobachtete man
Objekte, die sogar eine hohere Leuchtraft im Vergleich zu den leuchtkriftigen Seyfert-Galaxien
aussandten (man war durch ihre Radioemission auf sie aufmerksam geworden): die Quasare

5 Abkiirzungen: NS = Neutronenstern, BH = Schwarzes Loch, WD = Weifler Zwerg, CV = Kataklysmische
Verénderliche, I.P. = Intermediérer Polar, magn. = magnetisch



KAPITEL 1. RONTGENASTRONOMIE 14

oder QSOs®. Es stellte sich heraus, dass diese Objekte hohe Rotverschiebungen aufweisen und
so die hellsten bekannten Objekte im Universum sind. Da sie dieselben spektralen Eigenschaften
wie Seyfert Galaxien aufwiesen, folgerte man, dass es sich um die gleichen Objekte handele. Die
Quasare sind aber so weit entfernt, dass die (Spiral)-Galaxie nicht detektiert werden konnte.
In den 70er Jahren hat man eine weitere Objektklasse zu den verschiedenen Arten von Aktiven
Galaxien hinzugefiigt: die BL Lac Objektklasse. Filschlicherweise war er iiber 50 Jahre lang
als Variabler Stern klassifiziert, der ein komplettes Kontinuumspektrum besafi. Erst als man
eine verschwommene Region um das Objekt spektroskopierte, fand man heraus, dass es sich
tatséichlich um eine Galaxie handelte. Die starke Radioemission, die man von diesen Objekten
erhilt, ldsst einen vermuten, dass es sich um AGNs handelt, bei denen die Sichtachse senkrecht
zur Akkretionsscheibe steht.

Die Seyfert Galaxien werden grob in zwei Klassen aufgeteilt: Seyfert 1 und Seyfert 2. Seyfert-
1-Galaxien besitzten durch die Streuung an Materie (sog. Wolken) breite Emissionslinen. Au-
Berdem enthalten die optischen Spektren von Seyfert-1-Galaxien schmale verbotene Linien des
Sauerstoffs oder des Stickstoffs. Bei Seyfert-2-Galaxien treten nur noch die genannten schmalen
verbotenen Linien auf. Abbildung 1.1 versucht die Einteilung der verschiedenen Arten von ak-
tiven Galaxien zu erkliren.

\ Powarful’
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Abbildung 1.1: Einteilung der verschiedenen AGNs in Abhéingigkeit von ihrem Blickwinkel.
(Charles, P. A. und Seward, F. D., 1995)

Der Hauptmechanismus, der bei AGNs Rontgenemision erzeugt, ist auch hier Akkretion auf
ein kompaktes Objekt. Nur handelt es sich diesmal um ein supermassives schwarzes Loch
(M =~ 10" — 10°Mg). Die Existenz einer Akkretionsscheibe wird durch Breitbandspektren er-
klart. Diese haben im hochenergetischen Teil des Spektrums einen viel hheren Fluss als man

5Die beiden Begriffe sind zwar physikalisch iiberholt, da man heutzutage ein besseres Verstindnis der Ga-
laxienentwicklung besitzt, doch sie werden noch heute zur Klassifikation hochrotverschobener AGNs (Seyfert-
Galaxien) benutzt
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von einem Potenzgesetz erwartet. Dass es sich um ein massives schwarzes Loch im Kern einer
Galaxie handelt, wird heutzutage aus den relativistischen Phinomenen, die bei Réntgenmissi-
onslinien entstehen, gefolgert”.

1.2.5 Galaxienhaufen

Wiéhrend in der grofiten Skala die Galaxienverteilung homogen ist, sind auf einer kleineren Skala
Galaxien gravitativ in Gruppen und in Haufen gebunden. Diese enthalten zwischen sehr wenigen
und iiber 10000 Galaxien. Das Gravitationspotential des Haufens bindet ein sehr heifles Gas ein,
welches den Raum zwischen den Galaxien fiillt. Dieses Gas hat Temperaturen von ca. 107 K
und emittiert, wenn auch schwach und diffus, im Rontgenbereich. Da das Gravitationspotential
durch eine Analyse des heilen Gases herausgefunden werden kann 2, ist die Beobachtung von
Galaxienhaufen im Rontgenbereich sehr wichtig um diese klassifizieren und letzendlich kosmo-
logische Aussagen treffen zu kénnen.

Der erste Nachweis der Rontgenstrahlung von Galaxienhaufen wurde schon mit den Raketen-
fliigen der 60er Jahre erbracht. Mit dem Uhuru-Satelliten wurden Galaxienhaufen endgiiltig
als eine eigene Klasse von Objekten in der Rontgenastronomie etabliert. Mit Spektralmessung
wurde klar, dass die Rontgenemission von der thermischen Emission eines sehr heiflen Gases
kommen musste °.

Die Morphologie der Galaxienhaufen ist oft regular, d.h. dass sich die Konzentration des heiflen
Gases und das Gravitationspotential im Zentrum des Haufens befinden und radial nach auflen
schwicher werden. Es gibt jedoch auch irregulire Haufen, die sich dann in kleinere Haufen oder
Gruppen aufteilen.

Galaxienhaufen Zihlrate (Uhuru) Rotverschiebung Ré&ntgenfluss

(s™H (2) (erg/cm’s)
A426™ (Perseus) 47 0.0183 8.058 x 10~ 10
Ophiucus Cluster 30 0.028 5.1 x 10710
M87 (Virgo) 22 0.0037 3.689 x 10710
A1656 (Coma) 15 0.0235 2.516 x 10710
Centaurus Cluster 5 0.0107 8.092 x 10711
A2199 4 0.0305 6.528 x 10711
A496 3 0.0316 4.318 x 10~ 11
A85 3 0.0518 4.930 x 1011

Tabelle 1.5: Einige der hellsten Galaxienhaufen im Rontgenbereich.

Heutzutage steht die Suche nach weiteren Galaxienhaufen (mdglicht bei hohen Rotvershiebun-
gen) hoch im Kurs, weil dies Aussagen der Kosmologie beweisen kénnte!'!. Mit Rontentele-
skopen scheint die Suche nun vielversprechend zu sein, obwohl es nicht leicht ist solch aus-
gedehnte, schwache und diffuse Réntgenemitter vom Hintergrund zu unterscheiden. Mit dem

"Zwar ist dies kein klarer Beweis fiir die Existenz eines supermassiven schwarzes Loches, doch es wird als
wahrscheinlichste Erklérung fiir die Vorgénge im Kern einer Galaxie angesehen

8iiber die Leuchtkraft und die Morphologie dieses Gases

9thermisches Spektrum

0Das A steht fiir Abell. Der Abell-Katalog ist der bekannteste Galaxienhaufenkatalog.

11, B. gibt die Ermittlung des Zeitpunkts der Entstehung der friihesten Galaxiehaufen oder Gruppen Auf-
schluss iiber die Dichtebedingungen, die im frithen Universum herrschten. Somit kénnten die Friedmannschen
kosmologischen Konstanten besser bestimmt werden.
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Rontgenteleskop XMM-Newton erreicht man mittlerweile Fliisse von ~ 10~ erg/cm™2s, so dass
ein wesentlich grofleres Volumen des Universums untersucht werden kann. Es besteht also die
Moglichkeit, Galaxienhaufen mit einer Rotverschiebung bis zu z ~ 1.35 zu entdecken.

1.2.6 Der Rontgenhintergrund

Der Rontgenhintergrund wurde schon mit dem ersten Raketenflug 1962 entdeckt. Das bis zum
Beginn der 90er Jahre etablierte Bild ergab eine gleichméfig iiber dem ganzen Himmel verteilte
Stahlung. Da die beobachtete Emission diffus ist, war die Moglichkeit einer kosmischen Hinter-
grundstrahlung gegeben, die heute noch zu einem gewissen Grad beriicksichtigt wird. Die aber
allgemein akzeptierte Erklirung fiir die Rontgenhintergrundstrahlung ist, dass es sich um viele
schwache, nicht aufgeléste Quellen (meistens AGNs) handelt. Diese Erkenntnis kommt aus der
optischen Identifikation von Rontgenobjekten in sehr tiefen Himmelsdurchmusterungen (Leh-
mann, 2000/2001). Diese Theorie 14§t sich z.B. mit einem log(N)-log(S)-Diagramm iiberpriifen
(moglichst mit einem hinreichenden Anteil an schwachen Quellen).

Das log(N) - log(§) Diagramm:

Im logN-logS-Diagramm wird die Anzahl der Rontgenobjekte iiber den Fluss aufgetragen'?.
Ein logN-logS Diagramm gestattet eine statistische Aussage iiber eine Population, die nur aus
Rontgendaten besteht. Eine optische Identifikation ist dabei nicht notwendig. Es muss lediglich
sichergestellt werden, dass die Verteilung nicht mit Objekten einer anderen Art (z.B. Sterne)
wesentlich kontaminiert ist. Bei den meisten astronomischen Himmelsdurchmusterungen gilt
das Verhiltnis N % Dies bedeutet, dass die Zahl der Himmelsk6érper zunimmt, wenn der
Fluss dieser Korper abnimmt. Dieses Verhiltnis gilt besonders in der Rontgenastronomie. Ware
das Universum euklidisch und hétten alle Quellen eine gleichméfige Verteilung, dann wire das
logN-logS-Diagramm eine Gerade mit Steigung —%. Dies zu untersuchen, ist das Ziel mehre-
rer tiefer Himmelsdurchmusterungen der neueren Rontgenteleskope. Doch es miissen Faktoren
wie Rotverschiebung, Réntgenabsorption und Entwicklung der Quellen'3 beriicksichtigt werden,
so dass das log(N)-log(S)-Verhiltnis stark schwanken kénnte. Abbildung 1.2 (Seite 17) zeigt
die von ROSAT ermittelte log(N)-log(S)-Funktion, zusammengesetzt aus verschiedenen ROSAT
Durchmusterungen. Die Kreise stehen fiir die ultratiefen Beobachtungen, bei denen man ver-
sucht hat, in sehr schwache Flussregionen vorzustoflen. Damit konnte die weitere Giiltigkeit des
log(N)-log(S)-Diagrammes iiberpriift werden. Extrapoliert man die Funktion weiter (gestrichel-
te Linie), so kann der gesamte Rontgenhintergrund in einzelne Quellen aufgelést werden. Die
Hypothese der kosmischen Hintergrundstrahlung wére damit widerlegt.

In den letzten Jahren wurde das Lockman Hole immer wieder mit Rontgensatelliten beobachtet:
e ROSAT Deep Survey, 207 ksec PSPC
e ROSAT Ultradeep Survey, 1.11 Msec HRI
e XMM (Performance Verification Phase), 100 ksec, alle EPIC-Kameras

Bei diesen Durcchmusterungen wurden Quellen mit einem Grenzfluss von ca. 2 x 107 *? erg -
cm 2?5~ ! aufgelést und identifiziert. Das bedeutet, dass bis jetzt ca. 70-80% der Rontenhinter-
grundstrahlung, die im 1-2 keV gemessen wurde, als diskrete Quellen aufgelést wurden. Wird

12heide Achsen logarithmisch
137 B. weifl man, dass Quasare im frithen Universum eine hohere Leuchtkraft hatten als heutzutage
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Abbildung 1.2: Die kumulative ROSAT log(N)-log(S)-Funktion im Lockman Hole. Die gefiill-
ten Kreise basieren auf der 207 ksec.-PSPC-Aufnahme, die offenen auf der 1112 ksek.-HRI-
Aufnahme. Sie geben die Anzahl der Rontgenquellen pro Flussintervall an. (Hasinger et al.,
1998a)

dies auf den gesamten Rontgenhintergrund extrapoliert, bedeutet dies, dass der Rontgenhin-
tergrund ein iiber der Zeit integriertes ,, Echo“ der Massenakkretion auf supermassive schwarze
Locher ist. Dies wirft interessante Fragen auf, z.B. ob im Zentrum aller Galaxien sich ein su-
permassives schwarzes Loch befindet. Auf der ganzen Welt arbeiten verschiedene Gruppen an
solchen Durchmusterungen und in diesem Jahrzehnt werden voraussichtlich einige dieser Fragen
beantwortet werden.

1.3 Rontgensatelliten

Wie Abbildung 1.3 zeigt, ist es unméglich astronomische Beobachtungen im Réntgenbereich von
der Erdoberfliche aus durchzufithren. Die Atmosphire absorbiert fast alle Strahlung in diesem
Bereich. Es ist also unabdingbar, ins All vorzudringen, insbesondere fiir Beobachtungen im
weichen Rontgenbereich.

In den Anfingen der Réntgenastronomie wurden Ballonexperimente durchgefiirt'*. Leider konn-
ten sie nur im harten Rontgenbereich beobachten. Sie gaben auflerdem nur geringe Messzeiten.
Erst mit der Weiterentwicklung der Raumfahrt in den 60er Jahren konnten Satelliten gebaut
werden, die auch im Bereich der Rontgenastronomie tétig waren.

Besonders herausragend fiir die Astrophysik waren oder sind folgende Satelliten: Uhuru, HEAO-
1, Einstein, EXOSAT, ROSAT, ASCA, BeppoSAX, Chandra und XMM-Newton.

!Diese wurden erfolgreich bis in die 80er Jahre hinein durchgefiihrt
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Abbildung 1.3: Durchléssigkeit der Erdatmosphire gegeniiber elektromagnetischer Strahlung in
Abhingigkeit von der Wellenléinge A bzw. der Photonenenrgie E = hv. (Unsold, Baschek, 1988)

1.3.1 Uhuru

Zeitspanne: 12. Dezember 1970 - Méarz 1973

Energiebreich: 2 - 20 keV

Aussstattung: 2 Proportionalzihler, 0.084 m?

Uhuru war der erste Satellit, der sich ausschlieilich mit Réntgenastronomie beschéiftigt hat.
Uhuru wurde am 12. Dezember 1970 von der San Marco Platform in Kenia ins All geschossen.
An diesem Tag feierten die Kenianer ihr 7. Jahr in Unabhingigkeit, deshalb auch der Name
Uhuru, der in Swahili Freiheit bedeutet. In der Astrophysik ist diese Mission auch als SAS-1
(Small Astronomical Satellite 1) bekannt.

Uhuru hat die erste einheitliche und allumfassende Rontgen-Himmelsdurchmusterung durch-
gefithrt. Es wurden 339 Rontgenquellen detektiert und im 4th Uhuru Catalog archiviert. Die
entdeckten Quellen sind Réntgendoppelsterne, Supernova-Uberreste und Galaxiencluster. Dies
war die erste Mission, bei der bekannt wurde, dass Galaxiencluster diffuse Rontgenstrahlung
aussenden.

1.3.2 HEAO-1

Zeitspanne: 12. August 1977 - 9. Januar 1979

Energiebereich: 0.2 - 10000 keV

Aussstattung: e Al - Grofflichiges Durchmusterungsexperiment (7 Module mit
verschiedenen Sichtfeldern, 0.25-25 keV)
e A2 - Experiment kosmischer Rontgenstrahlung (6 Proportionalzihler)
e A3 - Ein Modulationskollimator
e A4 - Experiment in harten Rontgenstrahlen, niederenergetischen
Gammastrahlen (7 Szintillationsdetektoren, 50 - 10000 keV)

Ab 1977 hat die NASA eine Serie grofier wissenschaftlicher Satelliten namens HEAO gestartet.
HEAO (steht fiir: High Energy Astronomy Observatories). Die erste dieser drei Weltraum-
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missionen HEAO-1 durchmusterte den Rontgenhimmel fast 3 Mal im 0.2 keV - 10 MeV Band.
Er verfolgte auflerdem konstant Rontgenquellen an den eklipischen Polen. Die gezielte Un-
tersuchung einer Anzahl von Objekte dauerte 3 - 6 Stunden. Dabei wurde die Variabilitit
verschiedener AGNs und Roéntgendoppelsterne gemessen.

1.3.3 HEAO-2/Einstein

Zeitspanne: 12. November 1978 - April 1981

Energiebereich: 2 - 20 keV

Aussstattung: e Ein Wolter Typ I Teleskop (0.1 - 4 keV) mit 4 Instrumenten, von welchen
jeweils eines in die Fokalebene rotiert werden kann: ein abbildender
Proportionarzihler (IPC), eine hochauflésende Kamera (HRI), ein
Festkorperspektrometer (SSS) und ein Kristallspektrometer (FPCS)
e Ein Proportionalzihler (1,5-20 keV, 667 c¢m?) mit dem Rontgenteleskop
ausgerichtet
e Ein Gittersperktrograph (g = 500, 1000 mm !, Energieauflésung
E/dE = 50), der zusammen mit dem HRI benutzt wird.

Der Einstein Satellit ist die zweite von drei hochenergetischen astronomischen Satelliten der
NASA gewesen, weshalb er manchmal HEAO-2 genannt wird. Dieser Satellit trug das erste voll
abbildende Rontgenteleskop mit einem variablen Sichtfeld von ein einigen Dutzend Bogenmi-
nuten ins All. Die Winkelauflésung von einigen Bogensekunden und eine hundertmal grofiere
Empfindlichkeit als vorherige Missionen lielen es zu, ausgedehnte Objekte abzubilden, diffuse
Rontgenemission zu detektieren und schwache Objekte zu finden. Zum ersten Mal hatte eine
Rontgenmission auch ein Gastbeobachtungsprogramm.

Mit dem Einstein Satelliten war es zum ersten Mal mdglich, hochauflésende Spektroskopie und
Morphologie verschiedener Objekte durchzufithren. Es wurden die ersten tiefen Rontgendurch-
musterungen und deren Kataloge erstellt. Dadurch sind tausende von sogenannten ”zufilligen
7Quellen entdeckt worden. Die hohe Auflésung erméglichte auflerdem die Auflésung verschie-
dener extragalaktischer Quellen.

1.3.4 EXOSAT

Zeitspanne: 26. Mai 1983 - 9. April 1986

Energiebereich: 0.05 - 50 keV

Aussstattung: e 2 Wolter Rontgenteleskope im niederenergetischen Bereich (0.05 - 2keV),
jedes mit einem abbildenden Proportionalzdhler in Matrix Anordnung
(CMA), einem positionsemfindlichen Detektor (PSD) und einem
Transmissionsgitter (TGS)
e Ein Proportionalzihler (1-50 keV, 45 Bogenminuten Sichtfeld, 1600 cm?
Effektivfliche)
e Ein Gas-Szintillationszéhler (2-20 keV, 100 cm? Effektivfliche)

EXOSAT war das erste Rontgenobservatorium, das von der ESA ins All geschossen wurde. Der
Satellit hatte eine hochexzentrische 90-Stunden-Umlaufbahn. Mit dem Satelliten wurden vor al-
len Dingen zeitaufgeloste Phidnomene entdeckt und untersucht. Z.B. wurden die Schwingungen
bei Rontgendoppelsternen und AGN-Variabilitidt untersucht. Die Eisenlinie in Rontgenspektren
wurde bei galaktischen und extragalaktischen Quellen genau gemessen.
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1.3.5 ROSAT

Zeitspanne: 1. Juni 1990 - 12. Februar 1999

Energiebreich: 0.1 - 2.5 keV (Beobachtungen im EUV auch méglich)

Aussstattung: e Ein Rontgenteleskop (0.1-2.5 keV), das mit einem der folgenden
Instrumente benutzt wird: entweder dem positionsempfindlichen
Proportionalzihler (PSPC), der bei der Himmelsdurchmusterung eingesetzt
wurde, oder der hochauflssenden Réntgenkamera (HRI).

e Eine Kamera im harten UV Bereich (62-206 V) mit eigenem
Spiegelsystem und einem Sichtfeld von 5°.

Der Rontgensatellit ROSAT, eine deutsch-amerikanisch-englische Kollaboration, wurde am 1.
Juni 1990 gestartet und war fast 9 Jahre in Betrieb. In den ersten 6 Monaten wurde eine
gesamte Himmelsdurchmusterung mit dem PSPC-Detektor durchgefithrt. Das war die erste
abbildende Durchmusterung in einem so weichen Band, mit einer 1000-mal héheren Empfind-
lichkeit als beim Uhuru Satellit. In den gezielten Beobachtungen danach hat ROSAT sehr tiefe
Beoabchtungen von vielen gezielten Objekten durchgefiihrt.

Die Highlights dieser Mission sind die Durchmusterung des ganzen Himmels im weichen Ront-
genbereich mit einer Katalogisierung von mehr als 150000 Objekten, die Entdeckung der Ront-
genstrahlung von Kometen, isolierten Neutronensternen, Molekiilnebeln und die Beobachtung
der Kollision des Kometen Shoemaker-Levy mit Jupiter.

1.3.6 ASCA

Zeitspanne: 20. Februar 1993 - 2. Marz 2001

Energiebreich: 0.4 - 10 keV

Aussstattung: e 4 Rongenteleskope, jedes bestehend aus 120 gold-beschichteten
Aluminiumoberfliichen (Effektivfliiche = 1200 c¢m?). Die Teleskope
arbeiteten mit einem der folgenden Detektoren: mit einen
Festkorperspektrometer, ein Gasspektrometer mit Abbildungsméglichkeiten
oder zwei CCD-Matrizen, jede mit 420 x 422 Pixel.

Der Satellit ASCA (Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics) ist eine japanische
Mission mit Unterstiitzung durch die USA. Der Satellit war bis zum 2. Juli 2000 in Betrieb. Es
wurde dann in einen sogenannten ,selbsterhaltenden“ Modus iiberfithrt und trat am 2. Mérz
wieder in die Atmosphére ein.

ASCA war der erste Satellit, der CCD-Detektoren in der Rontgenastronomie benutzte. Dieser
Satellit konnte auflerdem die Abbildungsfihigkeit mit einer hohen Spektralauflésung und einer
groflen Sammelfliche kombinieren, so dass sehr genaue Rontgenspektren von mehreren Objekten
augenommen werden konnten (breite Eisenlinien in AGNs, Spektroskopie von wechselwirkenden
Doppelsternen, Nachweis von schweren Elementen in Galaxienhaufen, etc.).
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1.3.7 BeppoSAX

Zeitspanne: 30. April 1996 -

Energiebreich: 0.1 - 300 keV

Aussstattung: e ”Die Schmalfeld-Instrumente”: 4 Rontgentelsekope mit folgenden
Detektoren: ein niederenergetisches Spektrometer, ein Spektrometer im
mittleren Energiebereich und ein Hochdruck Szintillationszédhler.
e Die "wide-field” Kamera (2-30 keV) mit einem Sichtfeld von 20 x 20 Grad.

BeppoSAX ist ein Programm der italienischen Raumfahrt mit Beteiligung der Niederlande. Es
ist die erste Rontgenmission, die mehr als 3 Gréfenordnungen im Energiebereich abdeckt (0.1 -
300 keV). Das Teleskop besitzt eine relativ grofie effektive Sammelfliche und Abbildungsméglich-
keiten im 0.1 - 10 keV - Band.

Durch die Abdeckung eines so groflen Energiebereiches konnen leicht Gammastrahlausbriiche
im harten Rontgenbereich zugeordnet werden. So kann die Position der Ausbriiche mit der
bis jetzt besten Genauigkeit bestimmt werden und erlaubt erstmals die sofort folgende optische
Identifikation eines solchen Ausbruchs mit einem Objekt in kosmologischer Entfernung.

1.3.8 Chandra

Zeitspanne: 23. Juli 1999 - (diese Mission ist auf 5 Jahre geplant)

Energiebreich: 0.1 - 10 keV

Aussstattung: e Ein Wolter Typ 1 iridium-beschichtetes abbildendes Réntgenteleskop.
Jeweils eines der folgenden vier Instrumente kann in die Brennebene
eingesetzt werden: ein Abbildungsspektrometer, eine
Hochauflosungskamera (0.1 - 10 keV) und 2 Transmissionsgitter (eines fiir
hohe und eines fiir niedrigere Energien).

Chandra wurde 1999 von dem Space Shuttle Columbia ins All transportiert. Diese Mission ist
auch unter dem Namen AXAF (Advanced X-ray Astrophysics Facility) bekannt, wird aber in-
zwischen vielfach zu Ehren zu Ehren des Astrophysikers Subrahmanyan Chandrasekhar Chandra
genannt. Mit diesem Teleskop ist es moglich, sehr schwache oder besonders absorbierte Rontge-
nobjekte zu untersuchen, da es zum einen sehr hohe Auflosung (Winkelauflosung = 1 Bogense-
kunde) und zum anderen eine grofie Sammelfliche hat. Die Umlaufbahn von Chandra ist stark
exzentrisch, was lange ununterbrochene Aufnahmen von Objekten moglich macht (Bahnperiode
= 64 Stunden).

Schon jetzt ist vorherzusagen, dass Chandra eine der erfolgreichsten Missionen im Réntgenbe-
reich sein wird. In den tiefen Untersuchungen werden viele neue, schwache Objekte gefunden.
AuSerdem werden immer genauere Rontgenspektren von Objekten aufgenommen. Durch die ho-
he Auflésung dieses Teleskops ist es nun erstmals moglich, Objekte z.B. in Starburst-Galaxien
einzeln aufzulGsen.
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Teleskopspiegel
Speigeleigenschaft Einstein | ROSAT | ASCA | Chandra | XMM
Offnungsdurchmesser 58 cm 83 cm 40 cm 1.2m 70 cm
Spiegel 4 4 118 4 58
Geometrische Fliche 350 1140 1400 1100 6000
dbgrasend” Winkel (armin) 40-70 83-135 21-45 27-51 18-40
Fokallnge (m) 3.45 2.4 3.8 10 7.5
Spiegelbelag Nickel Gold Gold Iridium Gold
Hochste Energie (keV) 5 2 12 10 10
Hochste Auflésung (arcsec) 4 4 75 0.5 20

Tabelle 1.6: Vergleich der Spiegelcharakteristika der wichtigsten wissenschaftlichen Réntgensa-
telliten.

1.4 Der Rontgensatellit XMM-Newton

Der Satellit XMM-Newton wurde am 10. Dezember 1999 ins All geschossen. Es ist die zweite
von vier , Meilenstein“-Missionen der ESA, die im Programm Horizon 2000 vorgesehen sind.
Der Satellit trigt zwei Arten von Teleskopen: zum FEinen 3 Wolter-Typ 1 Rontgenteleskope
mit veschiedenen Detektoren in den Fokalebenen und zum Anderen ein 30 cm optisches/UV
Teleskop mit einem CCD-Detektor auf der Fokalebene. XMM-Newton liefert also zwei Fenster
zum elektromagnetischem Spektrum: Rontgen und optisch/UV.

XMM-Newton hat folgende Aussstattung an wissenschaftlichen Instrumenten:

1. Die europiische Photonenkamera (European Photon Imaging Camera = EPIC) bestehend
aus 3 CCD Kameras (siehe Abschnitt 1.4.1) zum Abbilden der Rontgendaten, zur Spek-
troskopie mit mafliger Auflésung und fiir Réntgenphotometrie.

2. Das Reflektionsgitterspektrometer (Reflection Grating Spectrometer = RGS) fiir hochauf-
geloste Rontgenspektroskopie.

3. Das optische Teleskop (Optical Monitor = OM), geeignet fiir Bobachtungen im optischen
und UV Bereich sowie Prismaspektroskopie.

Die drei Instrumente werden simultan benutzt, konnen aber unabhéngig voneinander verschiede-
ne Arten von Beobachtungen durchfithren. Der Beobachter erhilt Daten von allen wissenschaft-
lichen Instrumenten. Tabelle 1.7 beschreibt die wichtigsten Eigenschaften der Instrumente.

Die Rontgenmission XMM-Newton verspricht auerdem héchst erfolgreich zu werden, da eine
noch nie vorher erreichte Empfindlichkeit erwartet wird. Die Effektiviliche der Rontgenteleskope
ist die Hochste, die je in ein fokussierendes Teleskop gebaut wurde'®. Diese hohe Empfindlichkeit
wird durch die 58 diinnen, ineinander geschachtelten Spiegel in jedem der drei Rontgenteleskope
erreicht. Das garantiert auch eine gute Winkelauflosung. Die erreichte Punktverbreiterungs-
funktion hat eine Halbwertsbreite (Full widths half maximum, FWHM) von 6”. Die Breite der
Verteilung, die 50% der Intensitét einschliet (Half energy widths, HEW), betrigt ca 15”. Das
grofle Gesichtsfeld und die hohe Empfindlichkeit fithren zur zufélligen Entdeckung sehr vieler

15 Punktverbreiterungsfunktion
16hei 1.5 keV ca. 1550 cm? pro Teleskop
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Abbildung 1.4: Skizze vom Satelliten XMM-Newton. Die Spiegelmodule (zwei mit Reflektions-
gitter) befinden sich unten links. Auf der rechten Seite sieht man die Instrumente der Fokalebe-
ne: Die EPIC MOS Kameras mit ihren hornférmigen Kiihlern (hier schwarz-griin eingefirbt),
den Kiihler der EPIC pn Kamera (violett) und den Kiihler (braunrot) der RGS Detektoren.
Das OM Teleskop wird von dem unteren unteren Spiegelmodul bedeckt. Skizze von Dornier
Satellitensysteme GmbH.

| Instrument |EPICMOS]| EPICpn | RGS | OM |
Energiebereich 0.1-15 keV 0.1-15 keV 0.35-2.5 keV | 160-600 nm
Sichtbarkeit 5-145 ks 5-145 ks 5-145 ks 5-145 ks
Empfindlichkeit ~10"™ ~ 107 ~8x1075 24 mag
Sichtfeld 30 30’ ca b’ 17
PSF15 6”/15” 6”/15” N/A ca 17
Pixelgrofie 40 pm (1.1”) | 150 pm (4.17) 81 ym 0.5”
Zeitliche Auflosung 1 ms 0.03 ms 16 ms 50 ms
Spektrale Auflésung 57 eV 67 eV 0.04/0.025 A | 0.5/1.0 nm

Tabelle 1.7: Ein Uberblick iiber die Charakteristika der Instrumente von XMM-Newton, aus
XMM-Users Handbook, Sep. 2001.

Rontgenquellen bei jeder einzelnen Beobachtung. Das optische Teleskop erméglicht, optische
Gegenstiicke simultan zu beobachten und identifizieren oder Ereignisse im optischen Bereich
simultan mit den Rontgenbeobachtungen zu korrelieren. Die hochexzentrische Umlaufbahn des
Satelliten ldsst auBlerdem eine lange zusammenhéngende Beobachtung der Objekte zu. Dies ist
fiir Variabilitdtsstudien eine Schliisseleigenschaft.
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1.4.1 Die EPIC Kameras

EPIC besteht aus drei CCD Kameras, von denen zwei Metalloxidhalbleiter (metal oxide semi-
conductors = MOS) CCDs benutzen. Die Dritte benutzt eine neue Art von CCD (PN), welche
am Max Planck Institut fiir extraterrestrische Physik in Garching entwickelt wurde.

Die EPIC-MOS Kameras:

Die MOS Detektoren verfiigen vor allen Dingen fiir die Photonen im weichen Réntgenband iiber
eine gute Energieauflosung. Da die Empfindlichkeitstiefe der Detektoren nur 40 pm ist, reagie-
ren die MOS Detektoren gegeniiber harten Rontgenstrahlen nicht so gut. Der PN Detektor ist
hierfiir besser geeignet. Die einzige Mission, die CCDs im Roéntgenbereich benutzt hat bevor die
CCDs von XMM-Newton gebaut wurden,'” war ASCA (siehe Kap. 1.3.6). Diese Mission zeig-
te, dass Rontgenphotonen zwar effizient detektiert werden kénnen, dass aber die Detektoren in
diesem hohen Energieband sehr empfindlich und angreifbar sind. Um die Kameras zu schiitzen,
sind sie durch ein 3 cm dickes Schild aus Alumnium abgeschirmt. Alle drei Kameras haben
auflerdem ein groflen Kiihler, der die CCDs auf ihre Betriebstemperatur von —100° herabkiihlt.
Jede MOS-CCD besteht aus sieben Siliziumchips, jeder bestehend aus einer Matrix aus 600 x 600
Pixeln. Die CCD liest die Information innerhalb von wenigen Sekunden aus. Die Bildinformati-
on wird in den elektronischen Boxen prozessiert und komprimiert und zur Erde zuriickgeschickt.
Die beiden MOS Kameras sind zueinander um 90 Grad gedreht. Die Leerstellen zwischen den
Chips sind keine Liicken, sie sind jedoch durch ihre Néihe zur Kante ungeeignet. Die CCD-Chips
iiberlappen sich. Der mittlere Chip befindet sich ein wenig hinter den andern dufleren sechs
Chips (siehe Abbildung 1.5).

Die EPIC-PN Kamera:

Der ,PN“ Detektor wurde iiber 7 Jahre am Halbleiter-Labor des Max-Planck Instituts fiir ex-
traterrestrische Physik entwickelt. Der PN-Detektor besteht aus einem einzigen Chip. Das ist
ein vollkommen anderes Konzept als die integrierte Halbleiterschaltung der MOS CCDs. Die
Siliziumscheibe wurde mit einer extremen Genauigkeit am MPE gefertigt, damit der Detektor
seine hohe Widerstandsgrifle behélt. Der Detektor ist 300 pm dick und ist zweiseitig prozes-
siert. Er muss also sehr widerstandsfahig, vor allen Dingen gegeniiber den hochenergetischen
Rontgenstrahlen, sein.

Die Empfindlichkeit der PN-CCD ist besonders hoch (iiber 90% bei 0.5-10 keV), weil die CCD
von der Riickseite bestrahlt wird, welche keine unempfindlichen Beléige hat. Das Auslesen der
768 unabhingigen Kanéle erfolgt parallel, was eine hohe Betriebsgeschwindigkeit gewéhrleistet.
Die Auslesezeit fiir ein Bild betridgt nur 80ms, unter besonderen Auslesebedingungen sogar nur
40ms (Ausbruchsmodus). Diese schnelle Auslesezeit macht den Detektor ideal zur Beobachtung
variabler Ereignisse (z.B. koronaler Ausbriiche).

Im Gegensatz zur MOS Kamera hat der PN Detektor eine 400 x 400 Pixel Matrix (Fliche = 6
x 6 cm), welche auf einer reinen 4-Zoll-Siliziumscheibe gefertigt wurde. Die empfindliche Fliche
von 36 cm? macht den Detektor zur groBten je gebauten Rontgen-CCD.

Der PN-Chip ist zur optischen Achse des Teleskops ein wenig versetzt angeordnet, so dass die
nominelle Beobachtungsposition nicht auf die Mitte des Chips fillt. Damit wird gesichert, dass
bei der Beoabachtung von bestimmten Quellen diese nicht in den Grenzbereich (Leerstellen) der

'"Chandra benutzt auch CCDs. Ihre Leistung konnte jedoch fiir den Bau der XMM-Newton CCDs nicht mehr
beriicksichtigt werden.
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mittleren Chips geraten und man moglicherweise Energieinformation verliert.
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Abbildung 1.5: Eine Skizze des Sichtfeldes der zwei Arten der EPIC Kaperas; MOS (links) und
PN (rechts). Der schattierte Kreis stellt einen Himmelsausschnitt von 30’ Durchmesser dar. Aus
XMM-Users Handbook, 2001.



Kapitel 2

Das XMM-Newton Survey Science
Center

2.1 Die Rolle des XMM-Newton Survey Science Centers

Das XMM-Newton Survey Science Center Konsortium (im folgenden SSC abgekiirzt) wurde
schon Anfang 1996 gegriindet. Es bestand damals aus 8 Instituten und 7 anderen wissenschaft-
lichen Partnern in Grofbritannien, Frankreich und Deutschland. Das SSC hat drei wichtige
Aufgaben zu erfiillen:

1. Die Entwicklung der Software zur wissenschaftlichen Analyse von XMM-Newton Beobach-
tungen (SAS = science analysis software).

2. Die Verarbeitung und Weiterleitung aller XMM-Newton Beobachtungen

3. Das Identifikationsprogramm fiir das XMM-Newton Serendipitous X-ray Sky Survey (das
sogenannte XID-Programm) durchzufiihren.

Die vorliegende Arbeit beschiftigt sich mit dem dritten Punkt der Liste. Auf ihn wird im
nichsten Unterkapitel eingegangen. In den letzten zwei Punkten arbeitet das SSC eng mit
ESAs XMM-Newton Science Operations Centre (SOC) zusammen, da die Software SAS auch
fiir die Vorverarbeitung der Beobachtungen gebraucht wird, bevor sie dem Antragsteller der
Beobachtung ausgehindigt werden. Jeder Beobachter bekommt also eine Reihe an Daten, die
schon einmal prozessiert wurden. Man sagt dazu, die Daten sind schon einmal durch die Pi-
peline gelaufen. Die Pipeline durchlduft die Prozesse, die sowieso mit jeder XMM-Aufnahme
vorgenommen werden miissen. So spart man dem Beobachter Zeit.

Die SAS setzt sich aus mehreren Analyse-Werkzeugen zusammen, die in den hiufigsten Rou-
tinen zur Charakterisierung von Rontgenquellen benutzt werden. Man kann sie im Internet
kostenlos unter http://www.vilspa.es.es/sas/ runterladen. Die Dokumentation, eine Hilfe und
eine Mailing-Liste sind auch unter dieser URL zu finden. Zur Zeit wird die Version 5.2 benutzt.
Zur Analyse der XMM-Bilder (Kapitel 5) in dieser Arbeit lag diese Version noch nicht vor. Es
wurde dafiir Version 5.1 benutzt.

26



KAPITEL 2. DAS XMM-NEWTON SURVEY SCIENCE CENTER 27

2.2 XMM-Newton Serendipitous Survey:
Charakterisierung zufilliger Rontgenquellen

Schon beim Einstein Rontgensatelliten tauchten in einem Bild viele ,,zufillige* Rontgenquellen
auf. Man zielte zur Untersuchung auf ein bestimmtes (meistens ein vergleichsweisse helles) Ob-
jekt. Dabei stellte sich heraus, dass in der Umgebung viele unbekannte viel schwichere Quellen
lagen, iiber die man noch keine Informationen hatte. Diese zufilligen Quellen hat man zunéchst
lediglich katalogisiert. Spéter sind viele Rontgendurchmusterungen auf der Basis solcher Kata-
loge erstellt worden. Mit dem Rontgensatelliten XMM-Newton sollen sie auch zum Teil einer
Durchmusterung, dem XMM-Newton Serendipitous Survey, werden.

Das Sichtfeld der Rontgenteleskope auf XMM-Newton ist relativ grof (ca. 30 Bogenminuten
Durchmesser), es wird von den 3 EPIC Kameras fast vollstindig abgedeckt!. Wenn eine XM M-
Newton Beobachtung durch die Pipeline geht, werden von der SAS-Vorverarbeitung schon die
meisten CCD-Deffekte? entfernt, so dass man ein grofies Sichtfeld mit relativ wenig Fehlern
erhilt. Ein solches Feld ist ideal fiir die Detektion moglichst vieler zufilliger Rontgenquellen.
Die Empfindlichkeit von XMM-Newton stellt sicher, dass auch sehr schwache Quellen von der
Kamera detektiert werden.

XMM-Newton beobachtet ein Feld typischerweise 20ksec. Fiir solche Aufnahmezeiten kann der
Detektor Quellen bis zu ~ 10~ erg em=2s—1 im weichen Band (0.5 - 2 keV) und

~ 10~'*ergem=2s—1 im harten Band (2 - 10 keV) finden (siche Abbildung 2.1).
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Abbildung 2.1: Empfindlichkeit der 3 EPIC-Kameras. Dargestellt hier ist der minimale de-
tektierte Fluss (50) in ergem 2s~! als Funktion der Belichtungszeit der CCD. Berechnungen
erfolgten fiir ein Potenzgesetzspektrum mit I' = 1.7 und ein Ng = 2-10%°cm 2. Bei den gestri-
chelten Linien wurde die Emission des Rontgenhintergrundes zur Veranschaulichung um einen
Faktor 3 erhoht. Die Empfindlichkeit im weichen Rontgenband ist stérker. Man sieht die 4
dazugehorigen Kurven im unteren Bereich beim schwicheren Fluss (Watson et al. 2001).

'Hier ist zu beachten, dass die Empfindlichkeit an den #ufleren Rindern des Feldes wegen den Trennwinden
des Teleskops sehr schwach wird, so dass man effektiv nur von einem Radius von ca. 14 Bogenminuten sprechen
kann.

’Die CCD-Matrix ist kein idealer Detektor. Stérungen im Aufbau der Matrix treten dann z.B. als Hot Pizels
auf, also als Pixel mit unnatiirlich hoher Intensitét
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Die Dichte der Rontgenquellen bei extragalaktischen Blickwinkeln (grofie galaktische Breite) im
weichen Band ist durch ROSAT-Beobachtungen und tiefen ROSAT-Durchmusterungen schon
etabliert (Hasinger et al. 1998). Mit den jiingsten Beobachtungen von Chandra und XMM-
Newton kann diese Dichte auch im harten Band extrapoliert werden (Mushotzky et al. 2000;
Giaconni et al. 2000, Hasinger et al. 2001). Beriicksichtigt man nun die Charakteristika der
Kamera, so kann man typischerweise zwischen 50 und 100 zufillig beobachteter Quellen auf
einem XMM-Feld erwarten (mit 30 - 40% der Quellen im harten Band).

Momentan kann XMM-Newton zwischen 500 und 800 Beobachtungen pro Jahr ausfithren. Dies
entspricht ca. 100 Quadratgrad des Himmels. Demnach wird der Katalog um ca. 50 000 zufillig
gefundene Quellen pro Jahr anwachsen. Dies ist vergleichbar mit der Anzahl an Quellen der
ROSAT Gesamthimmelsdurchmusterung. Mit dem Serendipitous Survey aber werden Quellen
mit Fliissen um 2-3 Gréflenordnungen schwicher detektiert. Damit ist es jetzt moglich, absor-
bierte oder harte Objekte zu finden, die mit ROSAT nicht gefunden werden konnten®. Obwohl
auch Chandra eine Durchmusterung ,zufélliger® Quellen durchfiihrt, ist XMM-Newton wegen
seiner Empfindlichkeit und seinem groflem Sichtfeld wohl am geeignesten fiir diese Aufgabe.
Die Untersuchung und Identifikation solcher zufilliger Quellen kann fiir viele wissenschaftlichen
Zwecken genutzt werden. Zum einen enthalten solche Kataloge manche der interesantesten
astrophysikalischen Objekte (z.B. Quasare mit extremer Rotverschiebung), welche ihre héchste
Leuchtkraft im Rontgenbereich erreichen. Zum anderen kann man solche Fragen ansprechen
wie:

- Was ist das Verhiltnis zwischen der Leuchtkraft eines Quasars und seiner Entfernung?

- Wie hoch ist der Anteil schwach leuchtender Réntgengalaxien am gesamten
Rontgenhintergrund?

- Wie verhilt sich die Entwicklung und Leuchtkraftfunktion von Galaxienhaufen (bei hohen
Rotverschiebungen)?

- Was ist die Dichte akkretierender Materie in Doppelsternsystemen?

- Wann wird ein schwacher AGN im Roéntgenlicht undurchsichtig? Was sagt das iiber seine
Entwicklung aus?

- Kann man Aussagen iiber die Entwicklung im Leben eines Sternes machen, wenn man seine
koronale Aktivitit betrachtet? Kann man diese Aktivitéit bei den etwas kélteren
Spektraltypen entdecken?

Fiir die Identifikation, liefert XMM-Newton bereits Position, Fluss und spektrale Eigenschaften
im Rontgenband. Eine Korrelation mit Katalogen in den anderen spektralen Bereichen reicht
manchmal schon aus, um eine bestimmte Quelle zu identifizieren, sprich: den Typ von Ob-
jekt zu wissen, welches beobachtet wurde (siehe Kapitel 1.2). Meistens jedoch ist es fiir die
Identifikation und zum Vergleich nétig, tiefe Beobachtungen hauptséchlich im optischen und
infraroten Bereich durchzufiihren. Das SSC hat deshalb ein Beobachtungsprojekt gestartet, das
XID-Programm, welches zur Aufgabe hat, das Potential an wissenschaftlichen Aussagen aus
den zufillig gefundenen Rontgenquellen der wissenschaftlichen Gemeinschaft zur Verfiigung zu
stellen.

Die Ergebnisse des XID-Programmes werden dem 6ffentlich zugénglichen , XMM-Newton Science
Archive* zugeteilt. Das Programm darf deswegen auch nur Daten auflerhalb des dem Beobach-
ter eigentumsrechtlich zustehenden 1-Jahreslimit benutzen und publizieren. Ausnahmen gelten,
wenn der XMM-Newton-Beobachter dem SSC die ausdriickliche Erlaubnis zur Untersuchung des

3Zur Erinnerung: ROSATs Energieband: 0.1 - 2.4 keV, Grenzfluss bei der ROSAT Gesamthimmelsdurchmu-
sterung war = 10" ®ergem™2s—1, dies jedoch auch nur in den Regionen, die am tiefsten beoabchtet wurden,
sonst eher um eine Groflenordnung stérker.
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Feldes im Beobachtungsantrag erteilt hat?.

Um die Population der gefundenen Quellen hinreichend zu charakterisieren teilt das XID-
Programm die Quellen in 4 Kategorien ein. Zunichst wird unterschieden, ob sich das Objekt
auf einer hohen oder tiefen galaktischen Breite befindet. Bei hohen galaktischen Breiten wird
in drei Flussbereiche im XID-Band (0.5 - 4.5 keV) unterteilt.

Die 4 Kategorien innerhalb des XID-Programmes sind also:

> hell (< 107 Bergem=2s71)

> mittel (< 10~ *ergem=2s71)

> schwach (< 107 %ergem=2s71).

> galaktisch (< 5 x 10~ %ergem=2s71).

Diese Einteilung ergibt sich aus der Notwendigkeit, genug Objekte auch in den nicht so hiufigen
Objektklassen zu erhalten, um fundierte statistische Aussagen treffen zu kénnen. Die Populati-
on verschiedener Typenklassen dndert sich ndmlich mit dem Fluss.

Das Imaging® Programm hat zum Ziel, photometrische und Farbinformation fiir eine grofie An-
zahl an XMM-Newton Feldern zu bekommen. Man geht von der Voraussetzung aus, dass eine
Kombination aus Rontgenfluss, Hiarteverhéltnis, Variabilitidt, Ausdehnung und optischer Magni-
tude und Farbe die Schliisselparameter fiir eine prazise Identifikation der Quellen sind.
Innerhalb des XID-Programms wurde AXIS (An XMM International Survey) gestartet. Dieses
Durchmusterungsprogramm bildet das Riickgrat des XID-Programmes und steht kurz vor dem
Abschluss. Zunéchst wird nur eine Auswahl zufillig gefundener Quellen am Nordhimmel durch
Photometrie und Spektroskopie identifiziert. Die gefundenen Resultate sollen in den nichsten
Jahren auf die Quellen schwicheren Flusses angewandt werden. Das AXIS-Programm ist an
vielen Beobachtungskampagnen an den Teleskopen auf La Palma im Rahmen der Identifikation
von Rontgenquellen beteiligt gewesen. Das Programm hat innerhalb der mittleren und hellen
Kategorien insgesamt ca. 500 Quellen identifiziert (Barcons et al. 2001).

2.3 Der Anteil des AIP an den Aufgaben des SSC

Das Astrophysikalisches Institut Potsdam gehort zu den inzwischen 10 Instituten des SSC. Das
Institut steuert insbesondere Software zur Entdeckung von Rontgenquellen zur SAS bei. Diese
Software bestimmt Positionen, Fliisse und spektrale Eigenschaften der Quellen. Es werden auch
Belichtungs-, Hintergrund und Empfindlichkeitskarten fiir die XMM-Felder erstellt.

Das SSC hat auf La Palma an der ,Isaac Newton Group of Telescopes® in iiber 85 Nichten
Beobachtungen im optischen und infraroten Spektralbereich sowie Multiobjekt und Langspalt-
Spektroskopie durchgefithrt. Das AIP beteiligt sich hieran mit XMM-Newton Nachbeobach-
tungsprogrammen an den Subaru® und Magellan Observatorien der 8m Klasse.

Im Jahr 2001 hat das AIP auBerdem ein Pilotprojekt zur Entdeckung und Identifikation von
Galaxienhaufen in XMM-Newton Feldern begonnen, das bisher zur Entdeckung von etwa 50
Galaxienhaufen im Rotverschiebungsbereich von 0.12 < z < 0.65 gefiihrt hat”.

Als Gegenleistung fiir die Mitarbeit erhilt das AIP einen substanziellen Anteil an garantierter
Beobachtungszeit mit XMM-Newton.

“Diese Erlaubnis wurde bei ca. 70% der Antriige bis jetzt erteilt.
Bildaufnahme

Ssiche Kapitel 3

"siehe Kapitel 7
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2.3.1 Beobachtungen am 2.2m Teleskop auf La Silla

Im Rahmen des XID-Programmes nimmt das AIP aktiv an der Nachbeobachtung von XMM-
Newton Rontgenquellen teil. Es wurden Beobachtungen von mehr als 50 XMM-Newton Feldern
durchgefiihrt, die insgesamt mehr als 10 Quadratgrad des Himmels abdecken (Tabelle 2.2). Diese
Beobachtungen wurden von AIP-Mitarbeiter durchgefiithrt und von mir reduziert (Tabelle 2.1).
Die Beobachtungen wurden am 2.2 m Teleskop auf La Silla (ESO) mit dem Wide Field Imager
(WFI) Instrument durchgefiihrt®. AnschlieBend wurden Quell-Listen und Suchkarten fiir die
AXIS Kollaboration bereitgestellt.

Beobachter’ Beobachtungszeitraum Anzahl der Nichte
Gyula Szokoly Mai 2000 4
Robert Schwarz* Januar 2001 4
Georg Lamer Mai 2001 5
Robert Schwarz* Juli 2001 3
Tanya Urrutia August 2001 5

Tabelle 2.1: Liste der Beobachtungskampagnen, die vom AIP im Rahmen des XID-Programmes
durchgefiihrt wurden.

Zu Tabelle 2.2, nichste Seite:

Die Charakteristika der bei den Beobachtungen eingesetzten Filter kann man in Kapitel 4 auf
Seite 37 nachschlagen. Die Felder sind zunichst noch nicht in allen Béndern beobachtet worden,
da es zunichst wichtig erschien, Suchkarten fiir die spétere Spektroskopie zu erstellen. Der Z-
Filter wurde nur bei Beobachtungen im Mai 2000 eingesetzt. Der Einsatz dieses ungewdhnlichen
Filters galt als Versuch, (rotverschobene) Objekte im infraroten Bereich zu entdecken'?. Es
stellte sich jedoch heraus, dass die Empfindlichkeit der CCD des WFI in diesem Bereich nicht
optimal war, so dass die Qualitit der Bilder nicht optimal ist. Die mehrfach beobachteten
Bilder waren Teil einer Variabilitdtsstudie, die am AIP durchgefithrt wurde. Das in dieser
Arbeit benutzte Feld ist in fetter Schrift gekennzeichnet.

8siehe Kapitel 4

°Die mit Stern gekennzeichneten Beobachtungen waren nicht eigentlicher Bestandteil der XID-Arbeiten. Sie
wurden jedoch freundlicherweise auf XMM-Felder ausgedehnt und kénnen zu XID-Zwecken benutzt werden.

0Dje Zentralwellenlinge dieses Filters liegt bei 964 nm.
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| Feld | RA | Dec | B | \% | R | I | Z |
IKT5 00 49 07.00 -73 14 06.0 - - 1080 - -
BPM 16274 00 50 03.18 -52 08 17.4 - 2160 1080 1800 -
CF Tuc 00 53 04.80 -52 08 17.4 - - 1080 - -
1ESO102-72 01 03 50.00 -72 01 55.0 - 2160 720 1800 -
QSO 0130-403 01 33 02.00 -40 06 31.0 - - 1080 - -
SDS 1 02 18 00.00 | -05 00 00.0 - 16 x 350 1000 - -
SDS 2 02 19 36.00 -05 00 00.0 - - 1080 - -
WW Hor 02 36 11.50 -52 19 14.0 - - 1000 - -
ESO 198-G24 02 38 19.60 -52 11 33.0 - - 1000 - -
YZ Can Min 07 44 40.17 403 33 08.8 180 60 x 180 180 180 -
PKS 0745-19 07 47 31.50 -19 17 40.0 120 40 x 120 120 120 -
PKS 0745-19 off 07 48 24.50 -19 16 00.0 180 41 x 180 180 180 -
GRB 001025 08 36 36.50 -13 04 30.0 200 49 x 120 200 200 -
OY Car 10 06 22.30 -70 14 05.0 3600 3600 2400 2400 -
DP Leo 11 17 16.00 +17 57 41.0 - - 1800 - -
NGC 3628 11 20 16.90 +13 35 20.0 | 3600 2400 2400 - -
NGC 4666 12 45 08.90 -00 27 38.0 - - - 10 x 600 -
Q 1246-057 12 49 13.90 -05 59 19.0 - - - 10 x 600 -
Abell 1644 12 57 28.02 -17 20 46.6 - - 2400 - -
NGC 4968 13 07 05.90 -23 30 36.0 - - 1800 - -
Cent. B 13 46 49.00 -60 24 30.0 - - - 14 x 600 -
RXJ1347-1145 13 47 30.90 -11 45 08.0 - - - - 10 x 600
RXJ1357.3-0222 13 54 17.00 -60 24 30.0 - - - 6 x 600 -
Abell 1983 14 52 44.00 +16 44 48.0 - - - - 10 x 600
Cen X-4 14 58 22.00 -31 40 08.0 - - - - 10 x 600
NGC 5846 15 06 29.26 401 36 20.7 | 3600 2400 2100 2400 -
UZ Lib 15 32 23.21 -08 32 00.9 3600 2400 2400 2400 -
MKW9 15 32 29.20 404 40 54.0 - - - - 10 x 600
NGC 6240 16 52 58.60 402 24 04.0 | 3600 2400 2400 - -
Field IV 17 26 05.80 402 18 26.0 - - 1800 - -
PDS 456 17 28 19.80 -14 15 56.0 3600 20 x 180 | 20 x 180 2400 -
Ridge 1 18 25 56.00 -12 13 33.0 - - - 1440 -
Ridge 2 18 26 44.00 -11 51 26.0 - - - 120 x 60 -
Ridge 3 18 27 32.00 -11 29 19.0 - 107 x 90 - 2400 -
Ridge 4 18 28 19.00 -11 07 11.0 - 90 x 90 - - -
G21.5-09 off 2 18 32 52.00 -10 35 47.0 1800 2100 600 1200 300
G21.5-09 off3 18 33 26.00 -10 24 02.0 - 300 600 1200 300
G21.5-09 18 33 33.00 -10 34 10.0 900 900 600 1200 300
G21.5-09 offl 18 33 40.00 -10 44 18.0 1000 300 600 1200 300
G21.5-09 off4 18 34 14.00 -10 32 32.0 - 300 600 1200 300
TRAS 18325-5926 18 36 58.10 -59 24 09.0 180 55 x 180 1080 1800 -
Valina Ridge 18 51 44.00 +00 08 58.0 180 106 x 90 - - -
W49B 19 11 09.00 +09 06 24.0 - - - 5 x 600 -
IRAS 19254-72 19 31 21.60 -72 39 21.7 - - 1080 - -
IRAS 20100-41 20 13 29.90 -72 39 21.7 - - 1080 - -
AT Microscopii 20 41 51.16 -32 26 06.8 - - 1080 - -
Mkn 509 20 44 09.00 -10 43 15.0 - 1800 1080 1800 -
AU Microscopii 20 45 09.53 -31 20 27.2 - - 1080 - -
TRAS 20551-42 20 58 27.00 -42 39 05.9 - - 1080 - -
IRAS F2124-4501 21 27 38.20 -44 48 54.0 - - 1080 - -
PKS 2149-306 21 51 55.60 -30 27 53.7 - - 1080 - -
PKS 2155-304 21 58 51.80 -30 13 29.0 - 1800 1000 1800 -
NGC 7469 23 03 16.00 408 52 26.0 - - 800 - -
A S 1101 23 13 59.00 -42 43 36.0 - 1000 1000 1800 -
NGC 7582 23 18 23.00 -42 22 11.0 - - 1000 - -

Tabelle 2.2: Vom AIP beobachtete und von mir reduzierte Felder mit dem Wide Field Imager
(WFI) am 2.2m Teleskop auf dem ESO La Silla Observatorium. Beobachtungen wurden mit
den B, V, R, I, Z-Band-Filtern durchgefithrt. Die Zahlen représentieren die Beobachtungszeit
in Sekunden.



Kapitel 3

Die tiefe Subaru/XMM-Newton
Duchmusterung

3.1 Das Subaru/XMM-Newton Feld

In den letzten Jahren ist es iiblich geworden, wesentliche Teleskopzeit auf Projekte zu konzen-
trieren, die zu grof} sind um durch die iiblichen Kanéle Beobachtungszeit zu bekommen (z.B. das
2dF Rotverschiebungssurvey). Das Subaru/XMM Deep Survey (von hier an SDS) ist ein Subaru
Key Project, welches auch diese Kriterien erfiillt. Das priméire Ziel eines so groflen Projektes
ist die Beantwortung solch wissenschaftlicher Fragen, die sehr hohen Daten- und Beoabach-
tungsaufwand erfordern. Die Struktur und Entwicklung im frithen Universum, die Verteilung
und Entwicklung von Galaxien und die Beschaffenheit der Réntgenpopulation im Universum
sind nur einige Themengebiete, die mit einer solchen Durchmusterung erforscht werden kénnen.
Auflerdem soll die Qualitéit des japanischen Subaru Teleskops auf Hawaii der Astronomischen
Gemeinschaft gezeigt werden. Das kann mit einem groflen Projekt am besten erreicht werden,
da man die wissenschaftlichen Ergebnisse, die von dem Projekt kommen, auf lange Zeit mit dem
Namen Subaru verbinden kann.

Dieses Feld soll jedoch nicht nur vom Subaru Teleskop beobachtet werden. Es sind Beobach-
tungen mit weiteren wichtigen astronomischen Einrichtungen geplant. Das Feld soll im Radio-,
Sub-mm-, Infrarot-, optischen, UV- und Rontgenbereich beobachtet werden. Spektroskopie an
verschiedenen Teleskopen auf der Welt ist zu bis einer Grenzhelligkeit von mpr ~ 24 geplant.
Durch das Einbeziehen mehrerer Wellenldngen kann die Natur der Objekte im Feld am besten
klassifiziert werden.

Die Koordinaten des Feldes wurden so gew#hlt, dass es von allen wichtigen Observatorien auf der
Welt beobachtet werden kann. So kann das Potenzial dieses Projektes voll ausgenutzt werden,
weil man nicht auf die Politik eines einzigen Observatoriums angewiesen ist. Ein dquatoriales
Feld ist also zwingend. Die Koordinaten des SDS-Feldes wurden auf:

02 h 18 m 00 s Rektaszension

-05 d 00 m 00 s Deklination (J2000)

festgesetzt. Dies entspricht auch den galaktischen Koordinaten:

1'1169.78 b1 -59.75.

Aus dem letzten Winkel kann man entnehmen, dass es sich um ein extragalaktisches Feld handelt.
Das Subaru Feld kann man am besten zwischen Ende August und Mitte Januar beobachten.
In diesem Zeitraum ist eine Beobachtungszeit von mehr als 4 Stunden mit Luftmasse < 1.6
moglich. Natiirlich wird dies besser, je ndher das Observatorium am —5° Breitengrad liegt.

32
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Die Wasserstoffsiulendichte im gesamten Subaru-Feld schwankt zwischen 2.16 - 102°¢m =2 und
3.4 -10%cm 2. Beim zentralen Subaru-Feld (inneres XMM-Feld) befinden dich die Ny-Werte
zwischen 1.21 - 10%° und 2.68 - 10%° (Abbildung 3.2).

Abbildung 3.1: Das gesamte 1.3 Quadratgrad grofie Subaru/XMM-Newton Feld. Die roten
Kreise reprisentieren die 7 XMM-Newton Beobachtungen. Die gelben Rechtecke stehen fiir 5
Suprime Cam Beobachtungen (Instrument des Subaru Teleskops mit grofem Sichtfeld).

y

Abbildung 3.2: Wasserstoffsdulendichte des gesamten Subaru Feldes (links) und des zentralen
SDS-Feldes (rechts)

Mit Ausnahme des Hubble Deep Fields (mp = 29) gibt es keine Durchmusterung, die tiefer als
map = 26 geht. Dies ist jedoch essentiell, wenn man Aussagen iiber den frithen Kosmos treffen
will. Das Hubble Deep Field hat jedoch eine sehr kleine Fliche (kleiner als 0.01 Quadratgrad), so
dass keine giiltigen statistische Aussagen getroffen werden kénnen, wie z.B. beim Sloan Digital
Sky Survey, der iiber 10000 Quadratgrad unseres Himmels untersucht (m4p = 23). Man muss
also einen Kompromiss zwischen hoher Fliche und schwacher Helligkeit finden. Das SDS-Feld
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ist ein solcher Kompromiss. Das Feld ist grofler als 1 Quadratgrad und die Grenzhelligkeit ist
28 (Suprime Cam).
Das Subaru/XMM-Feld wird zur Zeit von folgenden Observatorien beobachtet:

e XMM-Newton (zu 60% komplett, 4 von 7 Feldern). Das zentrale Feld wird 100 ksec. und
die 6 angrenzenden Felder 50 ksec. beobachtet.

e Subaru Teleskop. Mit verschiedenen Instrumenten wurde im November und Dezember
2001 Imaging und Spektroskopie vom zentralen Subaru Feld durchgefiihrt.

e SIRUS Beobachtung auf dem UH 88-Zoll Teleskop mit den JHK Filtern. Es wurde ein
Sichtfeld von 175 Quadratbogenminuten mit bis einer Tiefe von bis zu mag; = 22, magy =~
21 und magy =~ 22 in 2001 beobachtet.

e VLA (Very Large Array) auf 1.4 GHz mit einer partiellen Uberdeckung des Feldes.
e WFI (Wide Field Imager) am 2.2m Teleskop auf La Silla mit dem R- und V-Filter.

Es sind aulerdem Beobachtungen in weiteren Wellenlingen und in anderen Sternwarten geplant.
Die Antrige hierzu werden derzeit bearbeitet oder eingesandt.

3.2 Ziele der tiefen Subaru/XMM-Newton Durchmusterung

Die Beobachtung von XMM-Newton im SDS-Feld ist die umfangreichste zusammenhingende
Réntgenbeobachtung, die eine Tiefe von ~ 10 '%erg - em 25! erreicht. Es werden bis zu 1000
Rontgenquellen in diesem Feld erwartet. Die Fliche von 1.3 Quadratgrad ist fast 10mal grofler
als Chandra-Durchmusterungen, welche jedoch um einen Faktor 10 tiefer gehen. (Giacconi et al.
2001). Diese Durchmusterungen spielen eine Schliisselrolle beim Versuch die Natur des Ront-
genhintergrunds vollig zu verstehen (siehe Kap. 1.2.6). Bis jetzt sind ca. 70% des weichen
und 60% des harten Rontgenhintergrunds identifiziert worden (Hasinger et al. 1998; Mushotzky
et al. 2000; Giacconi et al. 2001). Werden diese Quellen optisch identifiziert, so stellt sich
heraus, dass die einzelnen Quellen meistens AGNs sind (Lehmann et al. 2000). Man glaubt,
dass der Rontgenhintergrund fiir die Akkretion der Materie auf alle schwarzen Lécher des Uni-
versums steht. Da ein grofler Teil solcher Akkretion in hochabsorbierten AGNs vor sich geht,
braucht man ein hochempfindliches Réntgenteleskop, um solche Quellen zu entdecken und im
Rontgenbereich zu spektrospkopieren. Zur Erinnerung: XMM-Newton sammelt 2 - 4 mal mehr
Rontgenphotonen als Chandra auf, so dass es das ideale Teleskop fiir solche Zwecke ist.Leider
ist die Punktverbreiterungsfunktion von XMM-Newton gréser als die von Chandra, so dass eine
nicht vernachlissigbare Ungenauigkeit eintritt. Das zwingt den Beobachter dazu mehrere spek-
troskopische Identifikationen durchzufiihren.

Ein Aspekt, der bei einer solchen Durchmusterung angesprochen werden soll, ist z.B die Bildung
von massereichen leuchtkriftigen Objekten bei hohen Rotverschiebungen (z > 5). Modelle der
Quasarentwicklung sagen ca. 100 Rontgenquasare mit z > 5 alleine im SDS-Feld voraus (Hai-
man & Loeb 1999). Diese Objekte werden im optischen Bereich im B-Band unsichtbar sein und
erst im R-I-Band als sehr schwache Quellen auftauchen (Lyman alpha Wald). Obwohl das Sloan
Digital Sky Survey heute schon verschiedene hochrotverschobene Quasare gefunden hat, sind
diese nur die hellsten solcher Objekte. Beim SDS-Feld ist es eine besondere Herausforderung,
solche Quasare zu finden, um zu untersuchen, ob deren Eigenschaften bei Leuchtkriften um die
zwei Groflenordnungen schwicher auch wiederzufinden sind.
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Einer der weiteren wichtigsten Aspekte, der mit solch einer Durchmusterung angesprochen wer-
den kann, ist die Strukturbildung im frithen Universum und die Entwickung der Bildung von
Galaxienhaufen. Geméfl der CDM-Theorie entstehen aus kleinen (zufélligen) Dichtefluktua-
tionen im Universum spiater Massenkonzentrationen. Diese Massenkonzentrationen werden als
Ausgangspunkt fiir spitere Galaxienhaufen betrachtet. Die Tatsache, dass in den Zentren der
Galaxienhaufen sehr alte massereiche Galaxien existieren, bestérkt dieses Argument. Auf der an-
deren Seite wird beobachtet, dass sich die Galaxien in Regionen kleinerer Dichte nicht so schnell
entwickeln wie in Regionen grosserer Dichte. Die Masseverteilung ist also ein sehr wichtiges
Kriterium, wenn man untersucht, wie sich Galaxien bei hohen Rotverschiebungen entwickeln
und ab wann die ersten Galaxiengruppen sich zu Galaxienhaufen vereinigen. Da die sehr tiefen
Durchmusterungen nicht genug Volumen erfasst haben, eignet sich das SDS-Feld besonders dazu
Galaxienhaufenentwicklung zu studieren.

Ab z > 1 ist der Kontrast eines Galaxienhaufens gegeniiber Vordergrundgalaxien enorm redu-
ziert, so dass die optische Selektion von Galaxienhaufen nicht mehr praktikabel ist. Da junge
Haufen noch eine hohe Sternentstehungsrate haben, kann das ihre optische Farbe beeinflussen,
so dass auch hier die Suche im optischen Bereich erfolglos ist, da man bei solchen Suchen von der
Idee ausgeht, dass die Population eines solchen Galaxienhaufens gleichaltrig und deshalb auch
gleich entwickelt ist. Die hohe Streuung zwischen Rongtenhelligkeit und optischer Helligkeit der
Galaxienhaufen (McNamara et al. 2001) ist eines der stirksten Kriterien um Galaxienhaufen-
suche im Rontgenbereich weiter zu verfolgen.

Das SDS-Feld entspricht einem mitbewegten Volumen von ca 6 x 10°Mpc? bei 0.5 < z < 1.5
und 1 x 10" Mpc® bei 1.5 < z < 2.5. Es gilt als wahrscheinlich, dass man in der SDS-Region
einige Galaxienhaufen (oder sogar ihre Vorgiéinger) mit Rontgenhelligkeiten Lx = 5x 10*3ergs—!
mit z ~ 1 findet!. Folgende spezifische Aufgaben sollen durch die Durchmusterung in diesem
wissenschaftlichen Feld gelost werden:

1. Kartierung der Massenverteilung im weit entferten Universum.

2. Untersuchung von umgebungsabhingigen Eigenschaften von Galaxiepopulationen bei ho-
hen Rotverschiebungen.

3. Untersuchung der Entwicklung der Stirke der Bildung von Galaxienhaufen.

Geplant ist auch die Spektroskopie von optisch selektierten interessanten Objekten bis zu einer
Grenzhelligkeit von magr ~ 26 an den 8-10m-Klasse Teleskopen. Besonders die Multiobjekt-
spektroskopie mit dem FOCAS Instrument am Subaru Teleskop garantiert simultane Spektro-
skopie von typischerweise 40 Objekten. Das erste Ziel bei Spektroskopie ist zunéchst die Ermitt-
lung der Rotverschiebungen der Quellen, was z.B. zur Klassifizierung der hochrotverschobenen
Quasare oder Galaxienhaufen niitzlich ist. Bei einer Helligkeit von magr < 23 kénnen relativ
gute Spektren erhalten werden, bei denen man die Eigenschaften der Spektrallinien untersuchen
und auch Aussagen treffen kann, ob das beobachtete Objekt ein AGN von Typ 1 oder Typ 2
ist. Die Spektroskopie der extrem roten Objekte (Extremely Red Objects = EROs) ist auch ein
wichtiger Aspekt bei der Spektroskopie, denn es ist noch nicht hundertprozentig klar, was diese
Objekte nur im roten Bereich des optischen Spektrums auftreten 148t.

Letzendlich sollen die Studien Ansporn fiir die wissenschaftliche Gemeinschaft sein, dieses Feld
auf andere Art weiter zu verfolgen. Die Freigabe der Daten vom Hubble Depp Field z.B. fiihrte
zu enormen Zahl von Weiterbeobachtungen. Die Ausbeute der wissenschaftlichen Arbeiten an

'Die Empfindlichkeit von XMM-Newton erlaubt es sogar, Galaxienhaufen bei dieser Réntgenhelligkeit bei einer
Rotverschiebung von z ~ 2 zu finden.
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alleine diesem Feld war ca. 100 Arbeiten. Die Assoziierung der entstehenden Arbeiten mit dem
Subaru Teleskop steigert dessen Image und erzeugt so mehr Interesse an dem Teleskop und an
den Instituten, die an diesem Feld beteiligt sind.

3.3 Ziel dieser Arbeit:
Identifikation der Rontgenquellen im zentralen SDS Feld

Diese Arbeit konzentriert sich nur auf das zentrale mit XMM-Newton beobachtete Feld (ab jetzt
SDS1). Die Koordinaten sind die des SDS-Feldes (02 18 00, -05 00 00), es erstreckt sich jedoch
nur iiber einen Radius von 30 Bogenminuten. Die Untersuchung der benachbarten Felder wird
in den nichsten Monaten folgen.

Da die XMM-Daten offiziell zu Zwecken des XMM-Newton-SSC benutzt werden konnen, hat
das AIP automatisch Zugang zu diesen Daten. Die XMM-Beobachtung lduft offiziell unter dem
hauptséichlichen Forscher Dr. Mike Watson, dem Direktor des SSC. Die Ergebnisse der Arbeit
an diesen Daten miissen auch an die weiteren Institute des SSC bekanntgegeben werden. Sie
kénnen online unter http://www.aip.de/~tanya/index.html (Stand: Februar 2002) herunterge-
laden werden. Diese Seite ist jedoch durch ein Passwort fiir alle nicht dem SSC Angehorigen
gesperrt. Das AIP (bzw. das SSC) arbeitet auch mit dem Team des Subaru Teleskops zu-
sammen, so dass dessen spektroskopische Beobachtungen auch mit den Réntgendaten korreliert
werden konnen. Leider konnten die noch keine Daten vom Subaru Teleskop fiir diese Arbeit ge-
nutzt werden, da die Ausbeute an Beobachtungen am SDS-Feld im Jahr 2001 nicht gro8 genug
war.



Kapitel 4

Beobachtungen im optischen Bereich

4.1 Optische Beobachtung des Feldes SDS1

Der Wide Field Imager (WFI) ist eine Kamera, die permanent in der Fokalebene des 2.2-m
MPG/ESO Teleskop auf La Silla montiert ist. Das Sichtfeld betrigt 34 x 33 Bogenminuten,
was jedes bis jetzt auf La Silla oder Paranal verfiigbare Instrument um mindestens einen Faktor
2 ibertrifft. Die Kamera besteht aus insgesamt 8 CCDs mit je 2048 x 4096 Pixeln, die in 2
Viererreihen angeordnet sind. Die Liicken zwischen den einzelnen CCDs sind klein, es wird ein
Fiillfaktor von 96% erreicht. Die Pixelgrofie auf der CCD entspricht 0.24”, die Qualitit der
Bilder hingt also nur vom atmosphérischen ,,Seeing“ ab, da die Punktverbreiterungsfunktion
unter normalen Umsténden nicht unter 0.24” betréigt.

Der WFI ist mit einem grofen Sortiment an Filtern (von Schmal- bis Breitbandfiltern!) ausge-
stattet. Zur Nachbeobachtung von XMM-Feldern wurden die Standardfilter B, V, R, I und Z
benutzt (Tabelle 4.1).

Name ZWL FWHM HWL PT
(am)  (am)  (am) %

456.3 99.1 475 91.2
539.6 89.4 523 87.0
651.7 162.1 668.5 93.9
783.8 CCD a 1001.0 97.6
964.8 61.6 956.1 95.1

N~ <<

Tabelle 4.1: ZWL = Zentralwellenlinge, FWHM = Halbwertsbreite, HWL = Hochstwertwel-
lenldnge, PT = Prozent der Transmission an der HWL, CCD a = Die Grenze im Roten Bereich
ist CCD-abhingig.

Zur Beoabachtung des SDS1-Feldes wurden nur V- und R-Filter benutzt. Abbildung 4.1 zeigt
ihre Transmissionseigenschaften. SDS1 wurde am 19. Januar 2001 fiir 16 x 350 Sekunden im
V-Band und am 28. August fiir 5 x 200 Sekunden im R-Band beobachtet. Auf die Auswertung
der R-Band Bilder habe ich wegen schlechter Beobachtunsbedingungen, geringer Grenzehllig-
keit und undefinierter photometrischer Kalibration verzichtet. Es wird hier nur auf die V-Band
Bilder Bezug genommen.

'FWHM > 35nm

37
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Abbildung 4.1: Charakteristika der verwendeten Filter am 2.2m Teleskop auf La Silla. Die
rote Kurve représentiert die Empfindlichkeit der CCD, die blaue Kurve die Durchlissigkeit des
Filters in Abhéngigkeit von der Wellenlinge.

Am 19. Januar 2001 war die mittlere Luftmasse des Feldes etwas iiber 1.4. Es herrschten gute
Sichtbedingungen. Es war dunkle Zeit (d.h., dass zu dieser Zeit der Mond nicht am Himmel
stand). Die Nacht war auflerdem atmosphérisch fiir photometrische Beobachtungen sehr geeig-
net, es gab kein Cirrus am Himmel und man hatte ein Seeing von ca. 0.8 Bogensekunden.

4.2 Reduktion der Bilder im optischen Bereich

Zunéchst habe ich Die 16 Bilder einzeln mit dem Bildverarbeitungsprogramm IRAF (mit dem
Paket esowfi) reduziert. Die Bilder mussten zuerst so vorbereitet werden, dass die 8 CCDs vom
WFT als nur ein Bild angesehen wurden. Danach wurden sie Bias-und Flatfield? korrigiert. Als
nichstes wurden die Fehler der CCD entfernt. Die Maske dazu (die sog. Bad-Pixel Maske)
wurde aus fritheren Beobachtungen am WFI erhalten.

Zur genauen Astrometrie (d.h. zur Bestimmung der genauen Positionen) wurden die Bilder mit
dem U.S.N.O. 2.0 Katalog korreliert, welchen man unter http://archive.eso.org fiir die gewiinsch-
ten Koordinaten beziehen kann. Haben die einzelnen Bilder nun eine einheitliche Astrometrie,
kann man sie, nachdem der Hintergrund auf einen gleichen Wert skaliert ist, addieren. Nach
diesen Reduktionsschritten erhiehlt ich ein einzelnes Bild des SDS1-Feldes mit einer Gesamt-
belichtungszeit von 5600 Sekunden. Durch ein leichtes Versetzen des Teleskops zwischen den
einzelnen Aufnahmen wurden die Liicken zwischen den CCDs geschlossen. (Abbildung 4.2). Die
zwei hellen Strukturen in der Nihe des Feldes sind leider durch einen Fehler in der Software (in-
korrekte Anpassung) entstanden. Der Helligkeitsfehler der sich an diesen Stellen ergibt betrigt
ca. 6%

Als niéchstes habe ich eine genaue Photometrie des Feldes bestimmt. Dazu wurden in der sel-
ben Nacht Felder mit Standardsternen beobachtet, deren Helligkeit genau bekannt und nicht

?Bias = technischer Begriff fiir die elektrische Versetzung im der CCD. Flat = Feld, das die Helligkeitsverteilung
auf der CCD misst und Effekte wie Vignettierung an den Réndern beriicksichtigt.
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Abbildung 4.2: Abbildung des am AIP reduzierten SDS-1 Feldes im V-Band. Aufgenommen
mit dem Wide Field Imager am 2.2m Teleskop auf La Silla, Chile.

verdnderlich ist. Bei diesen Standardsternen berechnet man aufgrund dieser Information den
Nullpunkt der Standardfeldbeobachtung. Der Nullpunkt ist die Helligkeit, die in einer Sekunde
einem Photon entspricht. Dieser Vorgang wird fiir mehrere Standardsterne wiederholt, um einen
besseren gemittelten Nullpunkt zu erhalten. Der Nullpunkt wird dann vom Standardfeld iiber
die Beobachtungszeit auf das SDS1 Feld angewandt. Die Information jedes Pixels auf dem Bild
wird nun auf die Photometrie der Standardsterne angeglichen:

Intensitat

korrigierte Helligkeit = —2.5 - logio( ) + Nullpunkt (4.1)

Aufnahmezeit
Jetzt wird das Photometrieprogramm Seztractor® zur weiteren Charakterisierung des Bildes
benutzt. Dieses Programm entdeckt durch GauBlanpassungen Objekte. Es listet auflerdem des-
sen intrinsische Eigenschaften auf. Sterne sind z.B. fiir Beobachter auf der Erde Punktquellen.
Weicht die Helligkeit eines Objektes von der Gaufunktion, die fiir Sterne gilt, signifikant ab, so
kann man sagen, dass es sich um eine Galaxie handelt.

Mit einem Seeing im Bild von ca. 4 Pixel, einem Sittigungsniveau von 30000 und einer Auffin-
dungsgrenze von 0.50 fand Sextractor im SDS1-Feld 63708 Objekte. Das Histogramm (Abbil-
dung 4.3) zeigt, dass man die Vollstindigkeit der punktformigen Quellen bis etwa V' = 25.5™
erreicht.

3gextractor = source extractor
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Abbildung 4.3: Histogramm der Objekte im Feld SDS-1 im V-Band. Aufgetragen ist die Anzahl
der Objekte iiber die Magnitude.

4.3 Analyse des SDS1-Feldes im optischen Bereich

Am AIP wird zur Zeit eine Suche nach Galaxienhaufen im Roéntgenbereich durchgefithrt. Bei
dieser Arbeit habe ich damit begonnen zu untersuchen, ob réntgenselektierte ausgedehnte Quel-
len auch im optischen Bereich als solche gefunden werden®.

Dazu habe ich eine Voronoi-Tesselation auf das SDS1-Bild angewandt. Fiir eine gegebene zwei-
dimensionale Punktverteilung (oft auch , Atome“ genannt) ist die Voronoi-Tesselation ein ein-
deutig definierter Satz von konvexen Zellen. Jede dieser Zellen enthélt eines und nur eines dieser
»2Atome“. Die angewandten Grenzbedingungen legen fest, ob die Zellen die gesamte betrachtete
Fliche abdecken oder nur das Polygon, welches von den dufleren Punkten definiert wird. In
keinem der Fille gibt es Leerzellen oder Uberlappung der Zellen. Die einzelnen Zellen werden
iiber die Mittelsenkrechten zwischen den einzelnen Punkten gebildet. Diese Gerade wird so lange
weitergezeichnet, bis sie mit einer anderen zusammentrifft. So entsteht eine Art Wabenstruktur.
Man kann die Wabenstruktur des SDS1-Bildes in Abbildung 4.6 sehen. Je kleiner die Fliche der
einzelnen Zellen, desto dichter ist die Anhdufung von Punkten in dem Bereich. Suchen wir also
nach einer Anhdufung von Galaxien in einer bestimmten Fliche, sollte es moglich sein, diese
Anhéufung mit der Voronoi-Tesselation sichtbar zu machen. (Ebeling, 1993).

“Die Selektion von ausgedehnten Quellen wird in Kapitel 5.4 beschrieben.
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Da ich eine zweidimensionale Anhdufung von Galaxien untersuchen wollte, sollte meine
Punktverteilung nur Galaxien repréisentieren. Die Sterne, mussten also herausgefiltert werden.
Zunichst musste untersucht werden bis zu welcher Gréflenklasse das Programm Sextractor eine
zuverlissige Trennung zwischen Galaxie und Stern in den gefundenen Quellen garantiert. Es
wurde ein Histogramm fiir die Verteilung der Sextractor-Nummern fiir verschiedene Gréflenklas-
senabschnitte angefertigt (Abbildung 4.4). Der Bereich, der nahe bei 0.0 ist, symbolisiert die
Galaxien, der Bereich nahe 1.0 die Sterne. Ab einer GréBenklasse von 24 kann man ersehen,
dass die Trennung nicht mehr sauber erfolgt. Die Quellen sind zu schwach, um an eine Punkt-
verbreiterungsfunktion adidquat angepasst zu werden. Man sieht eine homogenere Verteilung
im gesamten Histogrammbereich. Besonders bei 0.65 bildet sich ein Buckel, welcher Quellen
repréasentiert, die nicht sauber zugeordnet werden koénnen.

Star galaxy separation in respect to magnitudes
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Abbildung 4.4: Histogramm der Verteilung der Sextractor Zahlen. Die Objekte nahe der 0
reprasentieren die Galaxien und die Objekte nahe der 1 die Sterne.

Ich habe daraufhin einen Katalog iiber alle Galaxien (Sextractor-Nr. < 0.30) mit einer Groen-
klasse < 24 erstellt. Der Katalog ist eine simple Punktliste mit X-Y-Koordinaten der Quellen.
Er enthilt 8843 Galaxien. Er ist in Abbildung 4.5 aufgeplottet. Dieser Plot reprisentiert den
gleichen Abschnitt wie in Abbildung 4.2. Man erkennt sofort eine Struktur in der Mitte der
oberen Hilfte des Bildes (griine Pfeile). Diese wird CCD-Fehlern bei den Leerstellen zwischen
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den CCDs des WFT zugeordnet. Leider bedeutet es auch, dass die Bad-Pixel Maske nicht alle
defekten Pixel aus dem Bild entfernt hat. Es sind auch Strukturen an den Réndern der CCD
zu entdecken (gelbe Pfeile). Diese sind durch das Ubereinanderlegen der 16 Bilder zustande-
gekommen. Man kann auch Leerstellen (sog. Voids) in dem Bild erkennen (blaue Kreise).
Diese kommen kiinstlich dadurch zustande, dass die hellen Sterne durch ihr starkes Halo kei-
ne Detektion der Quellen zulassen. Der Hintergrund ist dort iiberséittigt. Das muss unbeding
beriicksichtigt werden, wenn sich Galaxienhaufen positionsméflig in der Ndhe von hellen Sternen
befinden. Die roten Kreise sollen andeuten, wo sich rontgenselektierte Galaxienhaufen befinden.
Man kann an diesen Flichen schon mit dem Auge eine hohere Dichte an Galaxien entdecken.
Das musste nun numerisch mittels der Tesselation uberprift werden.
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Abbildung 4.5: Punktverteilung der Galaxien heller als Groflenklasse 24 im SDS1-Feld.
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Die Tesselation wurde mit einem am AIP programmierten Skript> gestartet. Leider konnten wir
mangels Speicher des rechnenden Computers keine Punktverteilung mit mehr als 5000 Quellen
untersuchen. Es wurde ein neuer Katalog mit einer Grenzhelligkeit von 23. Groflenklasse er-
stellt. Dieser Katalog enthélt nun nur noch 4073 Quellen, er weist aber immer noch die gleichen
Strukturen wie in Abbildung 4.5 auf.
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Abbildung 4.6: Wabenstruktur im SDS-1 Feld nach dem Durchlaufen der Voronoi-Tesselation.
Jede konvexe Zelle enthilt eine Galaxie mit einer Gréenklasse < 23.

Die Flichen wurden nun zur besseren Darstellung eingefiirbt. Je kleiner eine Zelle war, desto
dunkler wurde sie gefirbt. Eine Anhidufung sollte also als eine dunkle Fliche zu erkennen sein.
Tatséchlich kann man dies sofort bei der mittleren Struktur sehen (Abbildung 4.7). Aber auch
die mit XMM-Newton entdecken Galaxienhaufen konnen als eine dunkle Fliche wiedererkannt
werden (rote Kreise). Wire die kompakte mittlere Struktur nicht vorhanden, dann sollten diese
sogar noch deutlicher vom hellen Hintergrund hervorstechen, da dann die Skalierung anders wére.

SMit freundlicher Unterstiitzung durch Prof. Dr. D. E. Liebscher.
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Abbildung 4.7: Nach der Flichengrifie eingefiirbte Zellen des SDS1-Feldes. Die gefundenen
Galaxienhaufen sind durch rote Kreise gekennzeichnet.

Bei meinen zukiinftigen Untersuchungen soll die Voronoi-Tesselation nochmals auf das SDS1-
Feld angewandt werden. Dann werden jedoch die Randbereiche nicht beriicksichtigt. Auch die
fehlerhafte wiederauftretende Spalte in der Mitte wird ausselektiert werden. Diese Rechung wird
auf einem Computer mit mehr Speicher ausgefiihrt werden, so dass der komplettere Katalog bis
zur 24. GroBenklasse benutzt werden kann. Die Strukturen sollten damit in Zukunft viel deutli-
cher zu sehen sein. Fraglich ist, ob der untere Galaxienhaufen so auch entdeckt wird, da er sehr
am Rand steht. Zusammenfassend kann man sagen, dass sich diese Methode als Uberpriifung
von réntgenselektierten Galaxienhaufen als sehr vielversprechend herausgestellt hat.



Kapitel 5

Beobachtungen mit XMM-Newton

5.1 Die Daten

Abbildung 5.1: XMM-Aufnahmen des SDS1-Feldes mit den 3 EPIC Kameras. Gezeigt sind hier
alle XMM-Bénder (0.2 - 10 keV). Die MOS Bilder (oben) sind zur besseren Ansicht mit einer
anderen Skalierung dargestellt als das PN-Bild.

45
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Das SDS-1 Feld wurde am 31. Juli 2000 (XMM-Umlauf 118) fiir 61613 Sekunden und am
2. August 2000 (XMM-Umlauf 119) fiir 66164 Sekunden von XMM-Newton beobachtet. Die
Aufnahmen waren beide Male ,Full Frame“. Das bedeutet, dass das ganze Sichtfeld der EPIC
Kameras beleuchtet wird. Beide Male wurde der diinne Filter der EPIC-Kameras benutzt. Lei-
der gab es zunichst Probleme mit dem in XMM-Umlauf 118 aufgenommenen Feld, so dass es
nicht im normalen Prozess durch die Pipeline laufen konnte. Das Problem wurde im August
2001 beseitigt. Es handelte sich um eine Korruption der Daten beim OM. Die OM-Daten werden
fiir die Analyse zufilliger Quellen nicht unmittelbar gebraucht, also sind die EPIC-Daten seit
August 2001 auch verfiigbar. Die Daten von XMM-Umlauf 118 sind nun im Prozess reduziert
zu werden, konnten aber leider nicht in diese Arbeit eingebettet werden. Die wissenschaftlichen
Erkenntnisse werden voraussichtlich letztendlich die gleichen sein, nur dass man bei addierten
Feldern viel mehr Quellen entdecken wird. Effektiv wurde in XMM-Umlauf 118 55 ksec an Da-
tenmaterial gewonnen und in XMM-Umlauf 119 57 ksec. Abbildung 5.1 zeigt die Aufnahmen
vom SDS1 mit den 3 EPIC-Kameras in allen Béndern.
Zunichst musste untersucht werden, ob dieses Feld auch mit anderen Rontgensatelliten unter-
sucht wurde. Ich habe in der ROSAT Datenbank recherchiert, welche Abdeckung die Umgebung
des SDS1-Feldes erfuhr. Wie man aus Abbildung 5.2 entnehmen kann, ist das SDS1-Feld nur
bei der ROSAT Gesamthimmelsdurchmusterung beobachtet worden.

Abbildung 5.2: Beobachtungen von ROSAT in der Umgebung des SDS1-Feldes. Der duflere
Kreis reprisentiert einen Himmelsausschnitt von 5°, der innere ausgefiillte Kreis das SDS1-Feld.



KAPITEL . BEOBACHTUNGEN MIT XMM-NEWTON 47

Der ROSAT-Katalog der Gesamthimmelsdurchmusterung weist im SDS1-Feld vier Réntgen-
quellen auf, wobei nur eine den 18 000 hellsten Quellen zugeordnet werden kann (ROSAT Bright
Source Catalogue). Diese Quelle wurde 1RXS J021829.9-045507 benannt und hat laut ROSAT
eine Zihlrate von nur 0.05519 Photonen/Sekunde. Es stellte sich im Laufe meiner Untersuchun-
gen heraus, dass diese Quelle aus vier von ROSAT nicht aufgelésten Punktquellen besteht.
Wenn nun die Gesamthimmelsdurchmusterung von ROSAT nur 4 Quellen entdeckt hat, dann
ist es nicht sehr wahrscheinlich, dass frithere Rontgensatelliten mehr Quellen gefunden haben.
Es wurde demnach nicht in den Katalogen fritherer Rontensatelliten gesucht. Das Rontgenob-
servatorium Chandra wird voraussichtlich erst im Jahr 2003 das SDS-Feld beobachten, demnach
wurde auch hier nicht in den Katalogen von Chandra gesucht.

5.2 uelldetektion mit SAS

Die Quelldetektion lduft auf der SAS mit dem Packet edetect_chain, welches am ATP program-
miert und weiterentwickelt wird. Dieses Packet benutzt 7 Unterroutinen:

1. eexpmap (erstellt Belichtungskarten unter Beriicksichtigung von Vignettierung und Bad
Pixel)

2. emask (erstellt die Detektormaske)
3. eboxdetect: local mode (Quelldetektion durch Verschieben einer Zelle iber einem Bild)

4. esplinemap (erstellt Hintergrundskarten, indem die Quellen von eboxdetect subtrahiert
werden und eine 2D Keilform an die Bilder gefittet wird)

5. eboxdetect: map mode (wie local mode, nur dass hier der Hintergrund beriicksichtigt wird)
6. emldetect (anpassen an die hochste Wahrscheinlichkeit der Punktverbreiterungsfunktion)
7. esensmap (erstellt Empfindlichkeitskarten)

edetect_chain wurde auf die XMM-Aufnahmen vom SDS1-Feld angewandt. Fiir die beiden
MOS Chips habe ich alle 5 Réntgenbéinder’ benutzt (0.2 - 12 keV), fiir den PN-Chip habe ich
das niederenergetischste Band ausgelassen, da das Rauschen an den Rindern dieser CCD zu
stark ist und so nicht reale Quellen detektiert werden.

Hier ein Beispielskript, welches fiir die Quelldetektion im PN benutzt wurde:

'Band 1: 0,2 - 0,5 keV Band2: 0,5 -2 keV Band 3: 2 - 4,5 keV Band 4: 4,5 -7,5 keV Band 5: 7,5 - 10 keV
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esc re ung er ara eter

Attitude- und Eventsets: Das Attitude-File beschreibt die Bahndaten wihrend der
Aufnahme des Bildes. Das Event-File enthélt
zeitliche sowie energetische Informationen der CCD.

eml list: Name der zu erzeugenden Quellliste.

ecf: Mit diesem Korrekturfaktor werden die Zahlraten je nach
XMM-Band korrekt in Rontgenfliisse umgewandelt. Die
Korrekturfaktoren fiir den jeweiligen Filter kann man im Internet
unter http://xmmssc-www.le.ac.uk/pubdocs/SSC-LUX-TM-0059
beziehen.

pimin, pimax: Minimaler (bzw. maximaler) Energiewert des jeweiligen Bildes,
welches untersucht wird. Obwohl die obere Energiegrenze von
XMM-Newton bei 10 keV liegt, ist es ratsam, diese Grenze nach
oben (12 keV) zu verschieben, da der Chip manchmal noch so
energiereiche Photonen detektiert.

imagesets: Bilder, die untersucht werden.

Diese Quelldetektion habe ich einzeln fiir alle 3 Rontgenkameras durchgefithrt. Anschlieflend
wurde mit einem Skript (C-Programm) iiberpriift, ob die gleichen Quellen gefunden wurden.
Eine Wiederholung war, wenn die Quellen aus den verschiedenen Chips innerhalb von 20 Bo-
gensekunden voneinander lagen. Ergebnis dieser Auswertung ist ein Katalog mit etwas iiber
200 Quellen. Dieser Katalog enthilt alle Information, wie Zihlrate, Hirteverhiltnisse, usw. der
einzelnen Quelle. Es musste nun weiter nach Giiltigkeit der Quellen untersucht werden.

5.3 Auswahl giiltiger Rontgenquellen

Theoretisch sollten alle EPIC-Chips, wenn sie durch die Pipeline laufen, von allen CCD-Defekten
befreit sein. Es stellte sich jedoch heraus, dass vor allen Dingen der MOS1-Chip sehr viele De-
fekte (sogenannte , bad columns“?) enthielt. Die Quellen, die filschlicherweise von edetect_chain
dort entdeckt wurden, mussten per Hand entfernt werden (ca. 30 Quellen). Auflerdem enthiel-
ten die Chips eine Anzahl an ,hot pixels“® (siehe z.B. Pfeil in Abbildung 5.3). Diese wurden
an den unnatiirlichen Halbwertsbreiten der Punktverbreiterungsfunktion gefunden und auch per
Hand entfernt.

Es konnte auch vorkommen, dass eine Quelle im Zentrum einer CCD-Leerstelle lag. Thre
Ausldufer wurden aber links und rechts dieser Leerstelle von der Software entdeckt und félschli-
cherweise als Quelle identifiziert. Diese Objekte wurden fiir den jeweiligen Chip aussortiert, da
sie ja durch einen anderen bestimmt korrekt entdeckt worden sind.

AuBlerdem wurden manche schwachen, ,dubiosen“ Quellen am Rand aussortiert. Die Chips
erfahren an den Rédndern der CCD eine Vignettierung, was die Quellen abschwéicht. Da zu
erwarten ist, dass die Randquellen von den 6 angrenzenden SDS-Feldern nochmals detektiert
werden, sollen diese in den Katalog erst spéiter integriert werden.

Letzendlich umfasste der endgiiltige Katalog 144 Rontgenquellen. Den von mir erstellten Ka-
talog kann man im Anhang A (Seite 84) finden. Es handelt sich hierbei nur um Punktquellen.

?Diese fehlerhaften Spalten entstehen durch Fehler beim Auslesen des CCD-Chips
3Pixel mit unnatiirlich hoher Intensitit



KAPITEL . BEOBACHTUNGEN MIT XMM-NEWTON 49

Insgesamt stammen 112 Punktquellen aus Daten vom PN-Dhip und 32 aus den MOS-Chips.
Die Quellen der MOS-Chips traten vor allen Dingen dann auf, wenn es sich um eine PN-Liicke
handelte oder die Quelle sich auflerhalb des Sichtfelds des PN-Chips befand. Die Punktquellen,
die im PN-Chip gefunden wurden, sind als schwarze Kreise in Abbildung 5.3 erkennbar.

Abbildung 5.3: Quelldetektion

5.4 Detektion ausgedehnter Rontgenquellen

Um ausgedehnte Quellen zu finden, liel ich ebenfalls edetect_chain laufen - diesmal jedoch
setzte ich den Parameter e [_fitertent auf ,wahr“. Dies bewirkt, dass bei der Detektion auch
die Ausdehnung der Quellen angegeben wird, sofern die Quelle nicht der normalen Punktverbrei-
terungsfunktion einer Punktquelle entspricht. Es wird auflerdem der Paramter e [_scut hoher
angesetzt*. Der Parameter eml_scut setzt den Ausschneidradius der Quellen fest. e [I_scut ist als
Bruchteil der eingekreisten Energie der EPIC Punktverbreiterungsfunktion gegeben. Es werden
also viel schwichere und diffusere Quellen entdeckt.

“Von der SAS ist 0.9 voreingestellt.



KAPITEL . BEOBACHTUNGEN MIT XMM-NEWTON 50

Skript, welches fiir die Detektion ausgedehnter Quellen im XID-Band benutzt wurde:

Der Parameter e [lwt source a wurde ebenfalls auf ,,wahr* eingestellt. Er erzeugt eine soge-
nannte Quellkarte, die dann auch auf den Hintergrund angepasst ist. Abbildung 5.4 zeigt eine
solche Karte. Man kann klar die einzelnen Quellen erkennen.

O

Abbildung 5.4: Ergebnisse der Suche nach ausgedehnten Quellen

Mit diesem Skript werden auf den XMM-Chips fiinf ausgedehnte Quellen entdeckt (siehe rote
Kreise in Abbidung 5.3 und griine Kreise in Abbildung 5.4).
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Bezeichnung Ausdehnung Rontgen uss
Quelle 1 (griin) 2.6 Bogenminuten 1.31 x 107 !%erg cm?s
Quelle 2 (gelb) 2.7 Bogenminuten 8.87 x 10 Perg cm?s
Quelle 3 (rot) 2.6 Bogenminuten 2.01 x 10~ *erg em?s
Quelle 4 (cyan) 0.9 Bogenminuten 1.02 x 10~ '*erg cm?s
Quelle 5 (magenta) 2.3 Bogenminuten 2.97 x 10~ erg cm?s

Die ausgedehnte Quelle am Rand wurde nach dem im vorigen Unterkapitel genannten Kriteri-
um, dass Quellen am Rand durch Vignettierung zu schwach und somit uneindeutig erscheinen
konnten, aussortiert. Sobald SDS-6 im August 2002 beobachtet wird, kann eine Analyse iiber
die beiden addierten Felder an dieser Quelle gestartet werden.

Die beiden anderen Quellen mit der kleineren Ausdehnung (cyanfarbener und magentafarbener
Kreis in Abbildung 5.4) kénnen noch nicht als Galaxienhaufenkandidaten klassifiziert werden.
Wenn man sie im optischen Bereich betrachtet, sieht man keine Galaxien. Auf sie wird in Ka-
pitel 6.6.11 und 6.6.12 eingegangen.

Letzendlich bleiben zwei Galaxienhaufenkandidaten (siehe Abbildung 5.5). Wie man sieht, schei-
nen sie auch im optischen Bereich gute Kandidaten zu sein.

Abbildung 5.5: Zwei potentielle Galaxienhaufen im SDS1-Feld (Quelle 1 und Quelle 2). Dar-
stellung im V-Band.

Es war bislang noch nicht méglich spektroskopische Beobachtungen an einzelnen Galaxien der
Haufenkandidaten durchzufithren, um die Rotverschiebung und damit Leuchtkraft und Masse
der wahrschenlichen Haufen zu bestimmen. Diese neuen Quellen stellen jedoch wahrscheinlich
erste gute Kandidaten fiir hochrotverschobene Galaxienhaufen bei etwa z ~ 0.5 dar.



Kapitel

uswertung er Mess aten

.1 Selektion optischer egenstiicke

Im Laufe der Quelldetektion der SAS auf dem SDS1-Feld wurden, wie im letzten Kapitel be-
sprochen, 144 Quellen entdeckt. Ich habe im optischen Bereich nach Gegenstiicken zu diesen
Rontgenquellen gesucht. Dazu wurde das im V-Band aufgenommene Bild benutzt (Kap. 4).
Zunichst habe ich Suchkarten im optischen Bereich fiir die 144 Réntgenquellen erstellt. Diese
Suchkarten zeigen einen 1 x 1 Ausschnitt des V-Band-Bildes mit eingezeichneten Fehlerberei-
chen der verschiedenen Chips (Quadrat steht fiir PN-Chip, Kreis fiir MOS-Chip). Den gesamten
Katalog an Suchkarten kann man im Anhang B auf Seite 89 finden.

Es gibt verschiedene Herangehensweisen an das Problem der Selektion geeigneter Gegenstiicke.
Meistens ist ein Kenntnis der Natur der Quellen erforderlich, um sie mit optischen Helligkei-
ten zu korrelieren (Sutherland und Saunders, 1992). Es wurde hier angenommen, dass die
astrometrischen Fehler von XMM-Newton nicht sonderlich grof sind (typischerweise liegt die
lo-Unsicherheit der Quellen innerhalb von 10 Bogensekunden). So kann man die leichteste Me-
thode zur Gegenstiicksuche anwenden. Es wurde das am nichsten detektierte optische Objekt
als Gegenstiick selektiert. Der Winkelabstand zur Roéntgenquelle war also der entscheidende
Parameter. Das optische SDS1-Bild hat eine Grenzhelligkeit der 25. Groflenklasse. Es wéire
demnach moglich, dass man sehr schwache optische Objekte iibersieht. Das wird jedoch hier
vernachlissigt. Befanden sich im Fehlerkreis der Rontgenquelle (1o-Fehler) noch weitere optische
Objekte, so wurden diese als Zweitkandidaten auch mit selektiert. Hier ist zu bemerken, dass
die Helligkeit der Objekte zunéchst keine Rolle spielte. War ein schwaches Objekt ndher an der
Réntgenquelle, so wurde das Schwache als Gegenstiick genommen und nicht das weiter entfernte
Hellere. Ausnahme: wenn die Distanz grolenordnungsméfig gleich war (Winkelabstanddifferenz
zwischen den beiden Quellen (< 0.1”). Es gab leider Situationen, wo innerhalb des Rontgen-
fehlerkreises kein optisches Gegenstiick gefunden wurde. Es wurde dann weiterhin das Kriterium
angewandt, dass das néichstliegende Objekt das Gegenstiick reprisentiert. Im erstellten Katalog
der Gegenstiicke wurde dann jedoch eine Bemerkung: ,kein Gegestiick“ eingetragen.

Nun musste die astrometrische Unsichereheit der Rontgenchips untersucht werden. Man geht
davon aus, dass das optische Bild eine perfekte Astrometrie hat, so dass man die Unsicherheit
relativ zum optischen Bild untersuchen kann. Die perfekte Astrometrie des optischen Bildes ist
natiirlich durch die Unsicherheit des angepassten Katalogs limitiert. Der genommene U.S.N.O
2.0 Katalog hat eine Unsicherheit von ca. 0.4”. Die Winkeldistanz der optischen Quellen
zur Rontgenquelle wurde in zwei Diagramme eingetragen. Das erste Diagramm tragt Dekli-
nationsfehler iiber Rektaszensionsfehler der Winkeldistanz auf (Abbildung 6.1(a)). Das zweite
Diagramm zeigt ein Histogramm der absoluten Winkeldistanzen in jeweils 1”-Schritten als Feh-

92
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ler (Abbildung 6.1 (b)). Es wurden hierfiir nur PN-Quellen verwendet, Die Aussagen betreffen
demnach nur die astrometrische Unsicherheit des PN-Chips. Es waren leider nicht genug MOS
Quellen vorhanden, um auch iiber diese eine Statistik zu erstellen. Zwar wurden bei der Quell-
detektion 32 MOS Quellen entdeckt, man findet jedoch nur zu ca. 17 Quellen ein geeignetes
Gegenstiick. Dies ist zu wenig, um eine akkurate Fehlerstatistik des MOS-Chips zu erstellen.

Abbildung 6.1: Fehler Rontgen zu optisch.

Wie man sieht, gibt es bei der Rektaszension keinen merklichen astrometrischen Fehler. Bei
der Deklination gibt es jedoch klar einen Trend in Richtung postiver Deklination. Die meisten
Gegenstiicke werden bei hoherer Deklination gefunden als die Rontgenquelle es vorhersagt. Bei
zukiinftigen Untersuchungen werde ich diese Statistik fiir die einzelnen Bereiche des PN-Chips
anwenden, um zu sehen, ob es sich um einen Fehler an den Réindern oder auf dem gesamten
Chip handelt. Dadurch wéire es auch moglich zu untersuchen, ob die fehlerhafte Astrometrie
auch durch Rotationeffekte zustande kommt. Das Histogramm zeigt jedoch einen Hohepunkt
der gefundenen Objekte bei 4-5”. Das ist also die gefundene astrometrische Unsicherheit des
PN-Chips.

Anschlieflend habe ich jedem gefundenen Gegenstiick eine Helligkeit im V-Band zugeordnet.
Stand ein Gegenstiick jedoch im Halo eines hellen Sternes, konnte dieses Objekt nicht richtig
vom Hintergrund detektiert werden. Demnach erhielt dieses Objekt auch keine entsprechende
Helligkeit. Im Abbildung 6.2 sieht man den Rontgenfluss iiber diese Helligkeit aufgetragen.
Aussortiert wurden die Quellen, die einen zu hohen Fehler im Réntgenfluss besaflen.

Wenn man davon ausgehen wiirde, dass alle Rontgenquellen den gleichen Fluss aussenden, dann
sollte man im Diagramm 6.2 eine gerade Linie sehen. Man sieht aber klar, dass man e ne
Gerade am Diagramm anpassen kann. Demnach muss man davon ausgehen, dass die Natur der
Objekte, die die Rontgestrahlen aussenden, nicht gleich ist. Die Fliisse sind nicht nur von der
Entfernung des Objektes abhingig.
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Abbildung 6.2: Rontgenfluss der detektierten Quellen iiber der Gréflenklasse der gefundenen
Gegenstiicke aufgetragen.

2 rmittlung der Farben

Das SDS1-Feld wurde nicht nur auf La Silla vom AIP beobachtet. Auch von Astronomen aus
Cambridge haben das Feld innerhalb der SSC-Kollaboration mit der Wide Field Camera (WFC)
am Isaac Newton Telskop (INT, 2.5m) auf La Palma beobachtet. Dies erlaubt es mir, auf Hel-
ligkeiten in den i, r, g-Bédndern zuzugreifen. Auflerdem hat Cambridge am INT mit einem
eigenen Instrument (CIRSI) im H-Band das SDS1-Feld beobachtet. Die Filtercharakteristika
der von Cambridge benutzten Filter:

Filter Zentralwellenlinge Breite
i 767 nm ca. 150nm
r 622 nm ca. 130nm
g 486 nm ca. 130nm
H 1624 nm 288nm

Die von Cambridge aufgenommenen Bilddaten waren leider nicht optimal. Die Grenzhelligkeit
betrug ca. 22. Groflenklasse im g Band (vergleichbar zum V-Band), wihrend die von mir redu-
zierten Felder 25. Groflenklasse als Grenzhelligkeit hatten. Da das Sichfeld der WFC nicht so
grof} wie das des WFI ist, mussten mehrere versetzte Bilder aufgenommen werden. Dadurch sind
an manchen Stellen des SDS1-Feldes Leerstellen entstanden, die von der WFC nicht abgedeckt
wurden.

Die Quellkorrelation hat sich in diesem Fall relativ schwierig gestaltet, da die Wissenschaftler
in Cambridge ein anderes Nummerierungssystem fiir ihre Quellen benutzt haben als das AIP.
Thre Detektion der Rontgenquellen stammt noch aus Rohdaten vom Februar 2001, die nicht um
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die Defekte der CCD bereinigt gewesen waren. Auflerdem wurde diese Detektion damals nur
auf dem PN-Chip durchgefiihrt, so dass auf ihrer Liste wegen der Leerstellen und des Sichtfel-
des des PN-Chips eine signifikante Anzahl an Quellen fehlt. Trotzdem habe ich versucht, die
Rontgenquellen aus Cambridge mit den von mir gefundenen zu korrelieren. Dazu habe ich das
C-Programm benutzt, welches ich schon fiir die Korrelation der Quellen aus den verschiedenen
Chips meiner Quelldetektion verwendet hatte. Zur Erinnerung: Dieses Skript ordnete Quel-
len aus verschiedenen Chips jeweils einer Quelle zu, wenn diese innerhalb von 20” voneinander
lagen. Bei der Uberpriifung der ausgedruckten Zuordnungen, ergaben sich tatsichlich Uber-
einstimmungen von 80 Quellen. Davon hat ca. die Hélfte in allen Bindern von Cambridge
bestimmte Helligkeiten. Mit Ausnahme von 2 Objekten wurde von Cambridge auch immer das
gleiche optische Gegenstiick selektiert. Es konnte also eine Helligkeitszuordnung in verschiedenen
Béndern fiir 37 Quellen bzw. Gegenstiicke erstellt werden. Nun konnte ich iiber die Gegenstiicke
der Rontgenquellen Farbinformationen ermitteln, welche fiir den Identifikationsprozess wichtig
sind.

Abbildung 6.3: Hérteverhiltnisse iiber Farbe (mag — magg).

3 arteverhiltnisse der uellen

In der Rontgenastronomie ist es inzwischen iiblich geworden, die Quellen nach ihren Harte-
verhéltnissen zu klassifizieren. So kann man Aussagen treffen, ob es sich um eine Quelle mit
iiberwiegend harten oder weichen Photonen handelt. Man teilt dazu den zu beobachtenden
Energiebereich in zwei Bénder und vergleicht die Zéhlrate des weichen Bandes mit der Zéhlrate
des harten Bandes. Dieses Verhiltnis wird in einem Héarteverhiltnis angegeben und geht von -1
bis +1. ,,-1¢ steht fiir eine sehr weiche Quelle (nur erreichbar wenn Zéhlrate im harten Band =
0 ist) und ,+1“ reprisentiert eine harte Quelle.
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Die Harteverhiltnisse im PN-Chip:
_zr(2 —4.5keV) — 2r(0.5 — 2keV)
~ 2r(2 — 4.5keV) + 2r(0.5 — 2keV)

_ 2r(4.5 — 7.5keV) — zr(2 — 4.5keV)
~ 2r(4.5 — 7.5keV) + zr(2 — 4.5keV)

zr(7.5 — 12keV) — zr(4.5 — 7.5keV)

H

H ,

37 zr(7.5 — 12keV') + zr(4.5 — 7.5keV)

Die Hérteverhéltnisse in den MOS-Chips:

_ 2r(0.5 — 2keV') — 2r(0.2 — 0.5keV)
~ 2r(0.5 — 2keV) + 2r(0.2 — 0.5keV)
_ 2r(2 —4.5keV) — 2r(0.5 — 2keV)
 2r(2 — 4.5keV) + 2r(0.5 — 2keV)

_ 2r(4.5 — 7.5keV) — 2r(2 — 4.5keV)
~ 2r(4.5 — 7.5keV) + zr(2 — 4.5keV)

1

H ,

3

56

(6.4)

(6.5)

(6.6)

zr(x):= Z#hlrate im Energieband x. Die gesamte Liste der Hirteverhéltnisse ist in Anhang A

auf Seite 84 verzeichnet.

Abbildung 6.4: Hirteverhiltnisse der Quellen. Im linken Diagramm ist HR2 iiber HR1 und im

Rechten HR3 iiber HR2 gezeichnet.

Nimmt man ein Potenzgesetz fiir die in Abbildung 6.4 aufgetragenen Objekte an (Aktive Ga-
laxien), so reprisentiert der Bereich der harten Photonen dieser Diagramme (nahe 1) die ab-
sorbierten Objekte (im rechten Diagramm die hochabsorbierten Objekte). Diese Annahmen
gelten jedoch nur fiir eine kleine Rotverschiebung, da sich das Potenzgesetz und die Wasser-
stoffsdulendichte (Ny) in Abhéngigkeit von der Energie mit der Rotverschiebung #ndern. Die
Diagramme lassen vermuten, dass es im SDS1-Feld nicht sehr viele hochabsorbierte Objekte

gibt. Das schmilert die Mo6glichkeit Quasare vom Typ 2 zu finden.
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.4 Breitbandspektren selektierter uellen

In den Datenbanken NED! und SIMBAD? habe ich nach Objekten gesucht, die innerhalb einer
halben Bogenminute der Réntgenquelle lagen. Tatsédchlich wurden im NED fiinf meiner Ront-
genquellen auch als Radioobjekte klassifiziert. Diese Rontgenquellen haben in meinem Katalog
(Anhang A) die Nummern 7, 40, 55, 85 und 103. Die Suche im SIMBAD ergab keine neuen
Erkenntnisse zu den Réntgenquellen.

Fiir die Objekte, bei denen wir iiber Radiodaten vefiigen kénnen wir nun versuchen, die Fliisse
in den drei elektromagnetischen Bereichen (Rontgen-, optischer- und Radiobereich) an Breit-
banspektren bekannter Objekte anzupassen. Bei Breitbandspektren wird iiber einem grofien
Frequenzbereich die Energiedichte (W/m?) iiber die Frequenz ( ) aufgetragen. Zunichst miissen
die Fliisse entsprechend in ein gleiches Einheitensystem umgerechnet werden. Details zur Um-
rechnung verschiedener Einheiten kann man in Anhang C finden. Um die Breitbandspektren
nun mit dem Modellspektrum zu vergleichen, muss man diese entsprechend skalieren. Ich habe
den Rontgenfluss als festen Punkt bei einer Energiedichte von 10712 m? genommen und die
beiden anderen Werte dementsprechend skaliert. Am Ende sind nur fiir drei der fiinf Objekte
Breitbandspektren angefertigt worden, da fiir zwei kein entsprechendes Gegenstiick im optischen
Bereich gefunden wurde. Das bedeutete, dass ich im optischen Bereich auch keine Helligkeit und
somit keinen Fluss ermitteln kann. Die drei Radioquellen habe ich (basierend auf den von SAS
vorgegebenen Bezeichnungen) als Objekt 7, Objekt 55 und Objekt 85 gekennzeichnet.

bet Radiobereich o tischer Bereich I Band
Fluss 82.5 mJy 19 im R-Band 5.227 x 10~ erg ecm? s
825 x 1072  m?2Hz 713x107% m?Hz 571x107% m2Hz
1.4 x 10°H % 4.68 x 1014 Hz 6.04 x 101"Hz
1.16 x 10~ m? 3.3x1071 2 3.45 x 10717 m?
Skaliert 3.36 x 107 m2 9.56 x 10712 m2 1.0x 10713 m?

Tabelle 6.1: Verschiedene physikalische Parameter in den drei elektromagnetischen Bereichen
fiir Objekt 7.

bet Radiobereich o tischer Bereich I Band
Fluss 8.7 mJy 20.6 im R-Band 8.636 x 10~ %erg cm? s
8.7x107% m?Hz 153x103 m?Hz 8.94x1073 m?Hz
1.4 x 10°Hz 4.68 x 10" Hz 6.04 x 101" Hz
1.22 x 10719 m? 7.16 x 10717 m? 54 x 10718 m?
Skaliert 225 x 10715 m? 1.32 x 10712 m? 1.0x 1078 m?

Tabelle 6.2: Verschiedene physikalische Parameter in den drei elektromagnetischen Bereichen
fiir Objekt 55.

!'NASA Extragalactic Database. http: nedwww.ipac.caltech.edu
2Set of Identifications, Measurements, and Bibliograph for Astronomical Data. Centre de Donnees astrono-
mi ues de Strasbourg. http: simbad.u-strasbg.fr Simbad
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bet Radiobereich o tischer Bereich I Band
Fluss 9.2 mJy 23.2 im V-Band 3.155 x 10~ Perg em? s
92x107%° m?Hz 184x1073% m?Hz 327x107% m2Hz
1.4 x 10°Hz 5.55 x 1014 Hz 6.04 x 101" Hz
1.29 x 1079 m? 1.02 x 10717 m? 1.98 x 10718 m?
Skaliert 6.51 x 1071 m? 515 x 1013 m? 1.0 x 10713 m2

Tabelle 6.3: Verschiedene physikalische Parameter in den drei elektromagnetischen Bereichen
fiir Objekt 85.

Abbildung 6.5: 3 Objekte an einem Breitbandspektrum eines Quasars (3C273) skaliert.

Abbildung 6.5 zeigt die skalierten Energiedichten im Verhéltnis zu einem Quasarbreitband-
spektrum (3C273). Der griine ausgefiillte Punkt steht fiir Objekt 7, das rote Quadrat fiir Objekt
55 und die offenen blauen Kreise fiir Objekt 85. Objekt 85 scheint sich einem Quasarspektrum
am besten anzupassen, woméglich handelt es sich also um einen Quasar. Objekt 7 weicht davon
etwas ab und dhnelt eher dem Modellspektrum von NGC 6240, einem Prototypen fiir absorbier-
te AGNs bei hohen Rotverschiebungen (Gressen et al. 2001). Objekt 55 befindet sich zwischen
den beiden Modellen und kann dementsprechend nicht mit Sicherheit einem bestimmten Modell
zugeordnet werden. Vermutlich handelt es sich aber auch um einen Quasar.
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.5 Rontgenspektren selektierter uellen

Mit den EPIC Chips kann man die hellsten Quellen mit einer mittleren Auflésung spektrosko-
pieren. Das Event-File von dem jeweiligen EPIC Chip weist jedem Photon einer Quelle eine
bestimmte Energie zu. Die Anzahl an Photonen wird dann iiber einem bestimmten Energiebe-
reich (Bin) aufgetragen. So erhiehlt ich das passende Spektrum.

Zunichst muss man die Fliche selektieren, von wo die Photonen gemessen werden sollen. Man
muss also die Quellen genau zuordnen und von den anderen unterscheiden kénnen, damit man
keine falsche Photoneninformation erhélt. Ich habe jeweils einen Kreis iiber die Quelle gelegt
und dann jedes Photon innerhalb dieses Kreises der Quelle zugeordnet. Nun musste ein geeigne-
ter Hintergrund fiir diese Quelle ermittelt werden. Dieser Hintergrund musste in der Nihe der
Quelle sein, damit sich die Chipeigenschaften nicht &ndern. Ein Ring mit noch gréferem Radius
wurde dann am Zentrum der Quelle angelegt (Abbildung 6.6). Befand sich noch eine andere
Quelle innerhalb dieses Ringes, musste sie aussortiert werden. Die Quell- und Hintergrundfliche
mussten nun zueinander skaliert werden.

Abbildung 6.6: Bespiel fiir die Selektion der Photonen, die spektroskopiert werden sollen. Der
griilne innere Kreis repréisentiert die Photonen, die der Quelle zugeordnet werden. Der blaue
duflere Ring den abzuziehenden Hintergrund. Befindet sich noch eine Quelle im Hintergrund, so
muss diese ausselektiert werden, symbolisiert durch den Kreis um die Quelle im Ring.

Die extrahierten Energieverteilungen der einzelnen Quellen wurden mit XSpec (An X-Ray Spec-
tral Fitting Package, Version 11.1) bearbeitet. XSpec ist ein Programm, das zum Anpassen und
Verarbeiten von Rontgenspektren benutzt wird. Es wurde 1983 von der NASA entwickelt.
Da das Program Daten satellitenunabhéngig verarbeiten kann, wird es zur Analyse von Da-
ten der wichtigsten Rontgensatelliten der letzten Jahre benutzt. Man kann die Software unter
http://xspec.gsfc.nasa.gov bekommen.

XSpec liest zunédchst die Photoneninformation ein. Danach die wird auch die Response-Matrix
fiir den jeweiligen Ort des Chips, an dem sich die Quelle befindet, eingelesen. Jedem Kanal wird
nun eine bestimmte Energie zugeordnet, die sich natiirlich nur im 0.2-10 keV Energiebereich
befinden kann. Auflerdem werden die Bins ignoriert, die 0 Photonen enthalten, da sie das Spek-
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trum beim Anpassen verfilschen (Kommando: ignore bad). Davon wird der vorher ermittelte
Hintergrund abgezogen. Theoretisch haben wir nun das Spektrum ermittelt. Es konnen aber
nur begrenzt Information ausgelesen werden, da man im Normalfall keine Strukturen oder Li-
nien im Spektrum sieht. Das Spektrum wird nun an bestimmte Modelle angepasst (z.B. an ein
Potenzgesetz oder an Plasmamodelle fiir Koronen), welche Rontgenstrahlen erzeugen. XSpec
gibt einem dann fiir jeden Bin das jeweilige Xi (d.h. die Variation zwischen dem aufgenommenen
Spektrum und dem Modell) aus. Bis auf Objekt Nr. 2, wo bekannt war, dass es sich um einen
Stern handelte, habe ich versucht an allen Spektren ein Potenzgesetz anzulegen. Man erhilt so
Information iiber die Absorption (Ng) und die Potenz I' bei diesem Gesetz. Bei Objekt Nr.
2 habe ich versucht, ein thermisches Spektrum anzupassen. Im Kapitel 6.6 kann man sich die
Rontgenspektren ansehen.

ollstindige Information einiger uellen

Die Rontgenangaben (Photonenzahl, Rontgenspektren, etc.) stammen im Folgenden vom EPIC-
PN-Chip. Es wird nur der Rontgenfluss und die Z&hlrate vom X-ID-Band (0.5 - 4.5 keV) ge-
nommen. Die optischen Suchkarten zeigen ein 1 x 1 grofies Bild im V-Band. Es standen leider
nicht alle optischen Spektren von AXIS zur Verifizierung zur Verfiigung. Die folgende Liste
identifiziert nur die hellsten 10 Objekte im Rontgenbereich. Sie stellt auflerdem Information zu
den beiden unidentifizierten ausgedehnten Quellen zur Verfiigung. Zur Zeit arbeite ich noch an
der Identifikation von weiteren Objekten im SDS1-Feld. Spektroskopische Beobachtungen im
Jahr 2002 werden mir das erméglichen.
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1 21 2 .2 bektl

optisches Spektrum optische Suchkarte

Rontgenspektrum

Detektierte Photonen: 6087

Zihlrate: 0.2244  0.0039 cts/s = Rontgenfluss: 4.482 0.008 x 10~ 3erg s—1

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotverschiebung von z =
0.712 klassifiziert.

Ng =19x10% 0.3 x10%cm 2

=231 0.04.

Diese Quelle ist die Hellste im SDS1 Feld. Sie wurde auch schon von der ROSAT Gesamthim-
melsdurchmusterung entdeckt, stand aber nicht im ROSAT Bright Source Catalogue. In Jahr
1977 wurde sie filschlicherweise als PB9135 (Stern) klassifiziert (Berger, J. und Fringant, A.M.,
1977). Das SSC hat nun ein Spektrum aufgenommen, welches dieses Objekt als eine Seyfert
Galaxie vom Typ I klassifiziert. Dadurch, dass das Objekt sich so nahe an einem hellen Stern
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befindet, konnte ich keine Helligkeit im V-Band bestimmen. Die von Cambridge ermittelten
Helligkeiten fiir dieses Objekt:

i-Band 17.41 r-Band 1749 g-Band 17.77 CIRSI 17.02

2 21 2.3 11.3 b ekt 2

Rontgenbild optische Suchkarte

Rontgenspektrum

Detektierte Photonen: 3210

Zihlrate: 0.1995  0.0043 cts/s = Rontgenfluss: 3.983  0.088 x 10~ 13ergs—!

Dieses Objekt ist von AXIS als M-Stern mit einer Helligkeit von 15.8 (R-Band) klassifiziert
worden. Auf Grund des Rontgenbildes (Siehe Abbildung 6.6.2) jedoch kann man erkennen, dass
es sich um 2 Quellen handelt, die von der SAS nur als eine Quelle erkannt wurde. Wenn man
sich die Position vom 9. GréSenklasse Stern ansieht, konnte man davon ausgehen, dass auch er
eine Rontgenquelle ist. Diese Vermutung wird bestétigt, wenn man sich das Rontgenspektrum
vornimmt. Ich bin davon ausgegangen, dass es sich um einen thermischen Strahler handelt,



KAPITEL . AUSWERTUNG DER MESSDATEN 63

weil die AXIS Identifikation einen M-Stern als Gegenstiick angibt. Es ist jedoch unmdglich ein
thermisches Spektrum (MEKAL Plasma Modell fiir stellare Koronen) an das Rontgenspektrum
anzupassen, da das Rontgenspektrum aus der Summe der zwei Rontgenobjekte besteht. So ist
es unmoglich die Natur der beiden Objekte vollstindig zu erklidren. Der von AXIS identifizierte
M-Stern kann jedoch nicht der einzige Rontgenemitter fiir Quelle Nr. 2 sein.

Von den zwei Sternen, die vermutlich die Réntgenstrahlung aussenden, ist nur einer klassifiziert:

HD 14308: m 973 Vn,  9.19
anderer Stern (M-Stern?3):  ,, 153 ,, 15.8

3 211 .3 111. b ekt 3

Rontgenspektrum optische Suchkarte

Detektierte Photonen: 2715

Zihlrate: 0.1823  0.0049 cts/s = Rontgenfluss: 3.640  0.098 x 10~ 13ergs—!

Ny =32x10% 0.7 x10%cm 2

r=193 0.07.

Dieses Objekt befindet sich auf einer defekten Spalte des PN-Chips. Fiir die Rontgenspektren
wurde aber das noch nicht bereinigte Event-File genommen. Die Pipeline ordnet nidmlich die
Photonen schon den 5 Standardbindern zu bevor sie die Chips bereinigt. Also wurde hier aus-
geholfen, indem man einen Hintergrundkreis nahm, bei dem auch der gleiche Anteil der defekten
Spalte sich innerhalb des Kreises befand. So ging leider jedoch die Information iiber den 0.5
keV-Energiebereich verloren. Der Graph scheint trotzdem glaubhaft von XSpec angepasst wor-
den zu sein.

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotverschiebung von
z = 1.07. klassifiziert.
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21 2. 23. b ekt

Rontgenspektrum optische Suchkarte

Detektierte Photonen: 1152

Zéhlrate: 0.0563 0.0025 cts/s = Rontgenfluss: 1.124  0.051 x 107 13ergs™1

Ng =12x10% 0.9 x10% c¢m 2

r=17 0.1.

Dieses Objekt ist das schwéchste Objekt, welches von der ROSAT Gesamthimmeldurchmuste-
rung noch detektiert wurde. Es ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotver-
schiebung von z = 0.64 klassifiziert.
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21 3. 1.3 bekt

optisches Spektrum optische Suchkarte

Rontgenspektrum

Detektierte Photonen: 747

Zihlrate: 0.0450 0.0024 cts/s = Rontgenfluss: 8.99  0.49 x 10~ ergs™1

Ny =149 x 101 1.6 x 100 ¢cm ™2

I'=19 0.1.

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotverschiebung von
z = 1.43 klassifiziert (siehe optisches Spektrum von AXIS).
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21 3. . b ekt

optisches Spektrum optische Suchkarte

Rontgenspektrum

Detektierte Photonen: 543

Zihlrate: 0.0201  0.0013 cts/s = Rontgenfluss: 4.02  0.26 x 10~ ergs™1

Ny =0.08 x 102 2.1 x 10% ¢m ™2

r=18 0.2

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotverschiebung von
z = 1.427 klassifiziert (siehe optisches Spektrum von AXIS).
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21 2. 3. b ekt

Bild im Radiobereich optische Suchkarte

Rontgenspektrum

Detektierte Photonen: 464

Zihlrate: 0.0261  0.0019 cts/s = Rontgenfluss: 5.23  0.39 x 10~ Mergs—1

Ny =4.0x10%° 1.8 x 1020 em 2

I'=22 0.2

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 (breite Emmisionslinien) mit einer Rotverschiebung von z =
0.78 klassifiziert. Dieses Objekt weist auch eine Radioemission auf (Radiofluss = 82.5 mJy). In
Kapitel 6.4 habe ich versucht diese Quelle an das Breitbandspektrum eines Quasars anzupassen.
Es schien als ob dieses Objekt sich besser an das Modellspektrum eines absorbierten AGNs
anpasst. Das Rontgenspektrum weist jedoch eine nicht so hohe Wasserstoffsdulendichte auf. Es
konnte sein, dass es sich um einen Grenzfall zwischen AGN Typ 1 und AGN Typ 2 handelt.
Die Konturen des Radiobildes bestéirken dies. Bei AGN Typ 1 sollte eine solche Struktur nicht
sichtbar sein. Leider liegt mir das Spektrum von AXIS nicht vor, mit welchem dieses Objekt
klassifiziert wurde. Damit liefe sich sich fundiertere Aussagen treffen.
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21 22.2 11. b ekt
optisches Spektrum Infrarotbild
Rontgenspektrum optische Suchkarte

Detektierte Photonen: 513

Zihlrate: 0.0103  0.0013 cts/s = Rontgenfluss: 2.07 0.26 x 10~ 4ergs=!

Ny =5.5x102 2.7 x 102 cm™2

I'=13 0.7.

Dieses Objekt ist als Galaxie mit einer Rotverschiebung von z = 0.044 klassifiziert (siehe opti-
sches Spektrum von AXIS). Das ist ein sehr interessantes Objekt: Es ist das hirteste Objekt
im SDS-1 Feld und tritt im Réntgenbereich hochabsorbiert auf (die Wasserstoffsdulendichte ist
100mal hoher als die galaktische Wasserstoffsiulendichte des SDS1-Feldes). Diese Galaxie ist
eines der hellsten optischen Gegenstiicke, die ich im SDS1-Feld erhalten habe. Die Morphologie
dieser Galaxie erscheint sehr interessant mit senkrecht zueinander stehenden Spiralarmen, was
eine Verschmelzung von zwei Galaxien bedeuten wiirde. Die Galaxie tritt auch im Infrarot-
Bereich ziemlich hell auf. Das optische Spektrum zeigt eindeutig, dass es sich um eine Galaxie
und nicht um ein AGN handelt.
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21 1 .33 1. b ekt

Rontgenspektrum optische Suchkarte

Detektierte Photonen: 414

Zihlrate: 0.0179  0.0014 cts/s = Rontgenfluss: 3.59  0.28 x 10~ ergs™1

Ng =11x10%  2.0x10%®cm 2

=17 0.2.

Dieses Objekt ist von AXIS nicht identifiziert worden, weil laut AXIS kein optisches Gegenstiick
gefunden wurde. In meiner optischen Suchkarte jedoch sieht man klar ein Gegenstiick mit einer
Helligkeit im V-Band von 22.4™. Das Gegenstiick befindet sich nur 3”von der Rontgenposition
entfernt.
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1 21 1 .32 2 . b ekt 1

Detektierte Photonen: 393

Zihlrate: 0.0177  0.0013 cts/s = Rontgenfluss: 3.55 0.27 x 10~ ergs—1

Ny =35x10%  2x10%cm™2

r=19 03.

Dieses Objekt ist als AGN Typ 1 mit breiten Emissionslinien mit einer Rotverschiebung von
z = 1.28 klassifiziert. Die charakteristischen Linien wurden mit einem geglitteten Spektrum
gefunden.
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