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Kapitel 1

Einleitung & Motivation

Diese Arbeit widmet sich dem Phänomen der Aktiven Galaxien. Dabei handelt es sich
um Galaxien, die in ihren Kernen zusätzlich zu der geẅohnlichen stellaren Kompo-
nente einen Energieausstoß produzieren, der demjenigen der Summe aller Sterne in dem
System gleichkommen oder ihn sogar um Größenordnungen̈ubertreffen kann.

1.1 Aktive Galaxien

Aktive Galaxien sind die leuchtkräftigsten Einzelobjekte im Universum und haben da-
her auch eine besondere Relevanz für die Kosmologie sowie die Erforschung der Früh-
phasen und der Entwicklung des Universums. Auch nach mehreren Jahrzehnten ihrer
Erforschung wird den Aktiven Galaxien weiterhin größtes Interesse zuteil. Nicht nur
sind nach wie vor viele Detailfragen unklar, es ist bisher insbesondere auch nicht gelun-
gen, in einem umfassenden Modell die zahlreichen Einzelaspekte konsistent zu erklären.

Um das wesentliche Merkmal Aktiver Galaxien, ihre dominierende Kernaktivität, zu be-
tonen und gleichzeitig eine eindeutige verbale Abgrenzung z.B. zu Starburst-Galaxien
zu vollziehen, wird ḧaufig von Aktiven Galaktischen Kernen (

”
Active Galactic Nuclei“

AGN) gesprochen. So wird auch in dieser Arbeit verfahren, ansonsten werden die Be-
griffe Aktive Galaxie und AGN synonym verwendet.

Allgemeines zur Historie und zu den Eigenschaften Aktiver Galaxien findet sich bei
Bischoff (1993) sowie in aktuellen̈Ubersichtsartikeln vonShields(1999), Wills (1999),
Véron-Cetty & V́eron(2000) undCollin (2001).

Betrachtet man Aktive Galaktische Kerne vom Standpunkt der Beobachtung, so kann
man zahlreiche verschiedene Typen unterscheiden. Andererseits ist heutzutage kaum
noch strittig, dass Materieakkretion auf ein massereiches Schwarzes Loch die wesentli-
che Energiequelle aller AGN darstellt. Hiervon ausgehend ist der Versuch naheliegend,
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1. EINLEITUNG & M OTIVATION

Tabelle 1.1:Vereinfachtes taxonomisches Schema nachUrry & Padovani(1995)
zur Illustration der Nomenklatur Aktiver Galaxien in Abhängigkeit von optisch-
spektralen Eigenschaften (Emissionslinienbreite) und dem Erscheinungsbild im
Radiobereich (radiolaut/radioleise). Zur besserenÜbersichtlichkeit sind nur eini-
ge wenige, f̈ur diese Arbeit wichtige AGN-Typen aufgeführt.

Typ-2 Typ-1
schmale Linien breite Linien

radioleise Sy2 Sy1
QSO

radiolaut NLRG BLRG
(FR I, FR II)

”
Edge-on“

”
Face-on“

−→
abnehmender Winkel zur Sichtlinie

verschiedene Typen Aktiver Galaxien im Rahmen eines einheitlichen physikalischen
Modells zu erkl̈aren. Solche Modelle werden in der Literatur als

”
Unified Model“ oder

auch
”
Unified Scheme“bezeichnet und sollen im Folgenden näher erl̈autert werden.

1.2 Taxonomie zentraler AGN-Typen

Um erste Ordnung in die Vielfalt Aktiver Galaxien zu bringen, sind einige der zentra-
len und auch in dieser Arbeit wichtigen Typen in Tabelle1.1 in einem taxonomischen
Schema nachUrry & Padovani(1995) aufgetragen. Zum einen wird zwischen Typen mit
schmalen (Typ-2) und breiten optischen Emissionslinien (Typ-1) unterschieden, zum
anderen zwischen radioleisen und radiolauten Objekten.

Zurückgehend auf erste Arbeiten von CarlSeyfert(1943) bezeichnet man solche Sys-
teme als Seyfert-Galaxien, die zusätzlich zur Summe der stellaren Absorptionslinien-
spektren Emissionslinien zeigen, die sich auch nicht durch starke Sternentstehungsaus-
brüche, so genannte

”
Starbursts“, erkl̈aren lassen. Dabei wurden zunächst rein pḧanome-

nologisch Seyfert-2 Galaxien (Sy2), die nur schmale erlaubte und verbotene Emissions-
linien zeigen (Halbwertsbreite FWHM

”
full width at half maximum“ ca. 500 km s−1),

und Seyfert-1 Galaxien (Sy1) unterschieden, die zusätzlich breite erlaubte Emission-
linien aufweisen (FWHM typischerweise 2 000 – 5 000 km s−1). Sp̈ater wurden auch

8
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Übergangstypen (z.B. Seyfert-1.5) beobachtet und klassifiziert, auf die in den folgen-
den Abschnitten noch eingegangen wird.

Der Begriff QSO leitet sich von
”
Quasi-stellar Object“ ab. Diese Objekte entsprechen

bez̈uglich der spektralen Eigenschaften den Seyfert-1 Galaxien, sie sind aber weiter ent-
fernt (und erschienen daher früher stern̈ahnlich oder

”
quasi-stellar“) sowie leuchtkräfti-

ger und m̈ussen definitorisch abgegrenzt werden (z.B.Peterson1988, Véron-Cetty &
Véron2001). Gelegentlich wird synonym der Begriff

”
Quasar“ verwendet.

BLRG (
”
Broad-Line Radio Galaxies“) haben wie Seyfert-1 Galaxien und QSO breite

Emissionslinien. Ḧaufig sind diese BLRG-Linien jedoch sehr viel breiter und weisen
außerdem sehr viel komplexere Linienprofile auf als typische Seyfert-1-Linien. Ferner
sind diese Objekte radiolaut, d.h. sie zeigen eine starke Radioemission. Demgegenüber
haben die ebenfalls radiolauten NLRG (

”
Narrow-Line Radio Galaxies“) keine breiten

optischen Emissionslinien. Auf die Untertypen FRI und FRII wird im nächsten Ab-
schnitt1.3.3eingegangen.

Das Schema der Tabelle1.1 umfasst nur fundamentale Typen; darüber hinaus gibt es
noch zahlreiche weitere Typen und Untertypen, die teilweise im folgenden Abschnitt,
teilweise in Kapitel3 näher behandelt werden. Auch die bereits in diesem Schema auf-
geführten Hinweise zum Blickwinkel auf die jeweiligen Objekte werden im folgenden
Abschnitt anhand der Abbildung1.1diskutiert.

1.3 Das” Unified Model“ Aktiver Galaxien

Es gibt kein einheitliches, geschlossenes
”
Unified Model“, sondern verschiedene Auto-

ren (z.B.Barthel1989, Antonucci1993, Urry & Padovani1995, Peterson1997, Wills
1999) haben Ideen entwickelt und Teilaspekte zu einer zunehmend allgemeiner verbrei-
teten Vorstellung zusammen getragen. Insbesondere ist immer wieder versucht worden,
weitere AGN-Typen zu integrieren.

Das zentrale Merkmal all dieser Vereinheitlichungsmodelle besteht darin, dass AGN
nicht spḧarisch symmetrisch aufgebaut sind und somit das Erscheinungsbild vom Blick-
winkel abḧangt. Eine der besten undübersichtlichsten Skizzen, die den möglichen Auf-
bau Aktiver Kerne schematisch darstellt, stammt vonWills (1999) und ist in Abbildung
1.1 wiedergegeben. Im Mittelpunkt befindet sich die zentrale Energiequelle, die in der
Abbildung als kleines Scheibchen eingezeichnet ist. Es gibt kaum noch Zweifel, dass
es sich hierbei um ein Materie akkretierendes Schwarzes Loch handelt und einfallende
Materie eine Akkretionsscheibe um das Schwarze Loch herum bildet. Dabei kann die
Ruheenergie der einfallenden Materie mit im Vergleich zur stellaren Kernfusion hoher
Effizienz in Reibungs- und Strahlungsenergie umgesetzt werden.
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Abbildung 1.1: Schema zur einheitlichen Darstellung Aktiver Galaxien nach
Wills (1999). Unterschiedliche Blickwinkel auf die zentrale Energiequelle (Bild-
mitte) führen zur Beobachtung unterschiedlicher AGN-Typen. Die Broad-Line
Region BLR (schwarze Punkte) kann teilweise oder komplett von absorbierendem
Gas und Staub (graue und schwarze Bereiche) verdeckt sein. Zumindest Teile der
Narrow-Line Region NLR (Kreise) k̈onnen aus allen Richtungen gesehen wer-
den. Oben links sind Blickrichtungen (Pfeile) auf radioleise Typen eingezeichnet,
unten rechts solche auf radiolaute. Gestrichelte Pfeile zeigen Blickrichtungen auf
gestreute, polarisierte BLR-Emission an. Horizontal durch das Zentrum verläuft
die Achse eines eventuellen Radiojets.

Inzwischen konnten die Massen solcher Schwarzen Löcher in etlichen F̈allen mit recht
hoher Genauigkeit bestimmt werden (Kollatschny & Bischoff2002, Vestergaard2002,
Oshlack et al.2002). Sie liegen f̈ur geẅohnliche Seyfert-1 Galaxien typischerweise im
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Bereich von 107−108 M�1. Die Masse des Schwarzen Lochs ist einer der wichtigsten
Parameter eines AGN.

1.3.1 Optische Spektraleigenschaften

In unmittelbarer Umgebung (d.h. in Abständen von einigen Lichttagen bis Lichtwo-
chen) des zentralen Schwarzen Lochs befindet sich die Materie, welche die so genann-
te Broad-Line Region (BLR) bildet. Sie wird von der zentralen Kontinuumsstrahlung
photoionisiert und reemittiert dann ein charakteristisches Linienspektrum. Aufgrund
des starken Gravitationspotenzials der Zentralmasse herrschen in diesem Bereich hohe
Virialgeschwindigkeiten vor und bewirken eine kinematische Linienverbreiterung

∆λ = λ
∆v
c
, (1.1)

die üblicherweise direkt als Geschwindigkeitsdispersion∆v angegeben wird und im Be-
reich zwischen ca. 1000 km s−1 bis weitüber 10 000 km s−1 liegen kann.

In sehr viel gr̈oßeren Absẗanden zum Zentrum von typischerweise 100 Lichtjahren be-
findet sich die Narrow-Line Region (NLR). Auch hier wird die Materie durch Photoioni-
sation zur Linienemission angeregt, die Geschwindigkeiten sind aber sehr viel geringer,
so dass die Linienbreiten ca. 500 km s−1 nicht übersteigen.

Ein wesentliches Element des
”
Unified Models“ ist nun absorbierende Materie, die aus

bestimmten Richtungen den direkten Blick auf die Broad-Line Region verhindert, wo-
hingegen die sehr viel ausgedehntere Narrow-Line Region auch aus diesen Blickrichtun-
gen frei sichtbar ist. Die absorbierende Materie wird häufig als Staubtorus oder Staub-
ring beschrieben, was ursprünglich auf eine Arbeit vonAntonucci(1982) zurückgeht,
und ist in der Abbildung1.1durch die grauen und schwarzen Zonen ober- und unterhalb
der zentralen Quelle skizziert.

Blicken wir nun von der Seite auf das Objekt der Abbildung1.1, sehen wir die BLR und
mithin auch breite Emissionslinien – wir beobachten eine Typ-1 Quelle (z.B. Seyfert-1,
QSO, aber auch BLRG). Von oben oder unten könnte man jedoch die BLR nicht sehen
und beobachtete dann ein Typ-2 Objekt (z.B. Seyfert-2). Wie schon in der Tabelle1.1
aufgef̈uhrt nennt man diese beiden Extremfälle auch

”
face-on“ (Aufsicht) und

”
edge-on“

(Kantensicht) Orientierung. Den Winkel zwischen der Scheiben- und der Himmelebene
bezeichnet man als Inklination – die exakte Aufsicht entspricht somit einem Inklina-
tionswinkel von 0◦, die Kantensicht entspricht 90◦.

1Sonnenmasse 1 M� = 1.989·1030 kg
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1. EINLEITUNG & M OTIVATION

Es werden ferner̈Ubergangstypen wie z.B. Seyfert-1.5 Galaxien beobachtet, bei denen
die erlaubten Emissionlinien sowohl schmale als auch breite Komponenten vergleich-
barer Sẗarke zeigen (Osterbrock1977, 1989). Dieser Typ ist im Schema der Abbildung
1.1mit einem teilweise absorbierten Sehstrahl eingezeichnet.

QSO mit ger̈oteten Spektren (
”
reddended QSO 1“) k̈onnen noch besser mit solch einem

teilabsorbierten Sehstrahl assoziiert werden, da die Rötung als direkter Effekt der par-
tiellen Absorption durch Staub verstanden werden kann. Teilabsorption einhergehend
mit Rötung ist zumindest auch für einen Teil der BLRG Population (s.u.) möglich, was
ebenfalls durch einen Sehstrahl skizziert wird.

Auf diese Weise lassen sich die verschiedenen Emissionslinienbreiten im optischen
Spektrum unmittelbar̈uber einen Orientierungseffekt erklären. Sehr starke Unterstüt-
zung erfuhr dieses Modell durch die erste Beobachtung einer so genannten versteckten
Broad-Line Region (hidden BLR bzw. HBLR) im polarisierten Licht der prototypischen
Seyfert-2 Galaxie NGC 1068 durchMiller & Antonucci (1983). Diese Beobachtung
wurde sogleich damit erklärt, dass die BLR aufgrund der Typ-2 Orientierung des Ob-
jektes zwar nicht direkt sichtbar ist, das von ihr ausgehende Licht aber an Staubteilchen
außerhalb des abschattenden Materials gestreut wird und so zum Beobachter gelangt.

Da uns in diesem Fall also nur gestreutes Licht aus der BLR erreicht, ist es einerseits po-
larisiert und macht andererseits typischerweise nur etwa 1% des uns direkt erreichenden
Lichts aus der NLR aus, d.h. der Nachweis ist schwierig. Darum sind bis heute nur von
einer relativ geringen Zahl von Typ-2 Galaxien solcherlei Beobachtungsdaten verfügbar
(s.u.).

1.3.2 Erscheinungsbild im Radiobereich

Analog zum Optischen lassen sich auch die stark unterschiedlichen Erscheinungsfor-
men im Radiobereich deuten. Grundlage dafür sind die Konzepte vonBlandford & Rees
(1974), die erstmals Radio-Jets und -Beams (stark fokussierte, relativistische Plasma-
strahlen) beschrieben und somit erkannten, dass hier hochgradig nichtsphärische Struk-
turen vorliegen und daher die Blickrichtung von größter Bedeutung ist.

Ein Vereinheitlichungsschema für die verschiedenen radiolauten Objekte wurde erst-
mals vonBarthel(1989) veröffentlicht. Der Effekt des sog.

”
Doppler-Boosting“, einer

hohen Versẗarkung der Strahlung durch anisotrope Emission beim axialen Aufblick auf
einen relativistischen Jet, war hierbei ebenso wichtig wie wiederum die nicht sphärisch-
symmetrische Absorption und Abschattung des Zentrums. Der Grundgedanke war aber
auch bereits in diesem Modell, dass ein AGN die zentrale Energiequelle sei – ein damals
noch recht revolution̈arer Gedanke, da der AGN selbst in der bis dato bekannten Form
nicht sichtbar war.

12
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In Abbildung 1.1 ist die Achse des Radio-Jets horizontal eingezeichnet, also parallel
zur Symmetrieachse des Staubtorus. Diese Annahme ist plausibel, aber nicht unbe-
dingt zwingend, sie wird jedoch inzwischen auch durch Beobachtungen unterstützt, z.B.
durch den sog. Ausrichtungs-Effekt (

”
alignment effect“), denChambers et al.(1987)

undMc Carthy et al.(1987) bei leuchtkr̈aftigen, ḧoher rotverschobenen Radiogalaxien
fanden.

Radiogalaxien mitsamt ihren Jets sind die größten Einzelobjekte im Universum. Be-
reits einer der ersten beobachteten Jets in der klassischen Radiogalaxie Cygnus A,
einer im Optischen sehr unscheinbaren Galaxie, hat eine Ausdehnung von etwa 200
kpc undübertrifft somit die gesamte Galaxie deutlich, während die Gesamtausdehnung
der Radiojets der Galaxie 3C 236 immense 5.6 Mpc beträgt (Perley et al.1984). Somit
können diese Strukturen zwar keinesfalls verdeckt werden, durch die genannten aniso-
tropen relativistischen Effekte spielt aber dennoch der Blickwinkel auf die Radiostruk-
turen eine entscheidende Rolle.

In der Abbildung1.1 bezeichnen CD RLQ Kern-dominierte radiolaute Quellen und
LD RLQ die entsprechenden Lobe-dominierten Gegenstücke, wobei man als Lobes die
Radiokeulen, das heißt sehr auffällige, radiohelle Endbereiche der Jets bezeichnet.

Zu den Kern-dominierten Quellen gehören auch die recht seltenen BL Lac Objekte (oder
kurz BLL), die nach der ursprünglich als Ver̈anderlicher (Stern) eingestuften Quelle
BL Lacertae im Sternbild Eidechse benannt sind. Ihre optischen Spektren zeigen kei-
nerlei Linien (bzw. in Einzelf̈allen ḧochstens extrem schwache Linien), sondern nur
ein strukturloses Kontinuum. Vermutlich sehen wir bei diesen Objekten direkt auf den
zufällig auf uns zu gerichteten Jet und messen damit hochgradig verstärkte Jetemission,
die die unterliegende Galaxie völlig überstrahlt (Kotilainen et al.1998, Urry et al.1999).

Lange Zeit war die Verbindung von Jets und Akkretionsscheiben nur theoretischer
Natur, insbesondere weil direkte Beobachtungen der Scheiben unmöglich waren. Hoch-
aufgel̈oste Bilder desHubbleWeltraumteleskops von so genannten Herbig-Haro Objek-
ten, jungen Sternen in ihrer Entstehungsphase, zeigen direkt Jets senkrecht zu zirkum-
stellaren Scheiben und unterstützen die theoretischen Vorstellungen nahezu perfekt. Als
Beispiel ist in Abbildung1.2ein HST-Bild von HH-30 zu sehen (Burrows et al.1996).
Zwar ist die Physik der galaktischen, hochrelativistischen Jets ungleich komplexer als
die der stellaren Jets in Herbig-Haro Objekten, aber dennoch entsprechen diese hervor-
ragend den prinzipiellen Ideen und Vorstellungen.

1.3.3 ”Broad-Line Radio Galaxies“ BLRG

BLRG (
”
Broad-Line Radio Galaxies“) definieren sich sowohlüber ihre Radio- wie auch

über ihre optischen Spektraleigenschaften, indem sie – wie schon der Name sagt – breite
bzw. sehr breite optische Emissionslinien mit großer Radiohelligkeit verbinden. Da sie
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1. EINLEITUNG & M OTIVATION

Abbildung 1.2: HST-Bild des Herbig-Haro Objektes HH-30 (Burrows et al.
1996). Obwohl es sich um einen jungen Stern in seiner Entstehungsphase handelt,
entspricht die hier vertikal orientierte zentrale dunkle Scheibe, die den eigentli-
chen Protostern verdeckt, mit einem senkrecht dazu entweichenden Jet nahezu
exakt dem Bild, das das

”
Unified Model“ auch von einem AGN zeichnet. Die

in der Abbildung angegebene Skala entspricht 1000 AE, also dem tausendfachen
Abstand Sonne – Erde (1 AE= 1.496×1011 m).

von besonderer Bedeutung in dieser Arbeit sind, werden sie im folgenden Kapitel noch
ausf̈uhrlicher behandelt (s. Abschnitt2.1).

Auch Sichtlinien zu BLRG sind in Abbildung1.1 eingezeichnet, ebenso wie zu ihren
Gegensẗucken mit schmalen optischen Emissionslinien, den NLRG (

”
Narrow-Line Ra-

dio Galaxies“). Die Markierung mittels jeweils zweier Sichtlinien deutet bereits an, dass
es m̈oglicherweise zwei Populationen oder – im Rahmen des Modells genauer gesagt –
zwei unterschiedliche M̈oglichkeiten der Entstehung gleich klassifizierter Objekte gibt.

Der Begriff NLRG ist weniger gebräuchlich. Wie schon im Schema der Tabelle1.1
angedeutet ist, z̈ahlen die gel̈aufigeren Typen Fanaroff-Riley (FR) I und II Galaxien zu
den NLRG. Es handelt sich dabei um eine Klassifikation von Radiogalaxien, die auf
eine Arbeit vonFanaroff & Riley(1974) zurückgeht. FRI-Galaxien haben die höchste
Radioleuchtkraft in der N̈ahe des Zentrums, ẅahrend FRII-Galaxien̈uber so genannte

”
Hotspots“ verf̈ugen, die f̈ur eine hohe Leuchtkraft in den̈außeren Bereichen der beiden

Radiokeulen verantwortlich sind.
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1.3 DAS
”
Unified Model“ AKTIVER GALAXIEN

Abbildung 1.3: HST-Bild des Zentralbereichs der Radiogalaxie NGC 4261 (Jaffe
et al.1996). Ein abschattender, dunkler Torus um das Zentrum ist direkt zu sehen.

1.3.4 Der Staubtorus

Wie bereits erẅahnt ist ein abschattender Staubtorus bzw. eine dicke Scheibe absorbie-
renden Materials ein entscheidendes Element des

”
Unified Models“. Es gibt inzwischen

auch durch mehrere direkte Beobachtungen starke Evidenz für die Existenz eines sol-
chen zentralen Staubtorus.

Eine der ersten Beobachtungen dieser Art gelang mit demHubbleWeltraumteleskop
(HST) im Zentrum in der Radiogalaxie NGC 4261 und ist in Abbildung1.3 zu sehen
(Jaffe et al.1996). Obschon die Interpretation der Daten nicht unumstritten war, konnten
die Autoren in einer detaillierteren Untersuchung mit Hilfe von HST-Spektren die Masse
des zentralen Schwarzen Loches zu etwa 5·108M� abscḧatzen. Ferner bestimmten sie
den Positionswinkel der Hauptachse der Staubscheibe zu 163◦±2◦, denjenigen der Ga-
laxie zu 158◦.5±0◦.4 und den des Radiojets zu 88◦±1◦ (Birkinshaw & Davies1985),
d.h. die drei Achsen sind nur grob aneinander ausgerichtet. Weitere Untersuchungen im
Radiobereich per VLBI (

”
Very Long Baseline Interferometry“, eine räumlich sehr hoch-

auflösende interferometrische Beobachtungstechnik) sowie eine Analyse des Radiojets
auf verschiedenen räumlichen Skalen wurden vonJones et al.(2000) durchgef̈uhrt.
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Eine der j̈ungsten direkten Beobachtungen stammt vonKl öckner et al.(2003), die
mit Radio-VLBI Messungen einen rotierenden Staubtorus aus molekularem Gas um
das Zentralobjekt der Seyfert-Galaxie Mkn 231 gefunden haben. Dieser Torus, dessen
Hydroxyl(OH)-Emission die Autoren gemessen haben, befindet sich in einem Abstand
zwischen 30 und 200 pc vom Zentrum dieser leuchtkräftigsten Infrarotgalaxie im loka-
len Universum.

In einer neuen theoretischen Arbeit diskutierenVollmer et al.(2004) verschiedene Geo-
metrien des Torus bzw. der Scheibe und machen Abschätzungen̈uber die Akkretions-
rate. Sie finden ferner, dass ein Kollisionsmodell bestehend aus quasi-stabilen, selbst-
gravitierenden Wolken die aktuellen Beobachtungen am besten erklärt.

1.3.5 Die Broad-Line Region

Diese Beobachtungen sagen noch nichtsüber die Natur bzw. die Herkunft des Staub-
torus aus. Durch eine detaillierte Linienprofilanalyse von zeitlich und spektral hoch-
aufgel̈osten Spektren der Seyfert-1 Galaxie Mrk 110, die in einer mehrwöchigen Varia-
bilit ätskampagne mit dem 9m Hobby-Eberly Teleskop (HET) aufgenommen wurden,
haben wir starke Evidenz für eine scheibenförmige Broad-Line Region (BLR) in dieser
Galaxie gefunden (Kollatschny et al.2001, Kollatschny & Bischoff2002).

Unsere Beobachtungen entsprechen nahezu perfekt dem Scheiben-Wind-Modell von
Königl & Kartje (1994) undKartje et al.(1997). Dabei bilden diëaußeren, k̈uhlen Be-
reiche der Akkretionsscheibe den abschattenden Torus, und es ist somit keine zusätzli-
che hypothetische Komponente nötig. Die Dicke der k̈uhlen Scheibe entspricht gut den
Anforderungen des

”
Unified Models“, die BLR wird von den Gaswolken gebildet, die

im von der Scheibe abströmenden Wind mitgetrieben werden. Dieses Modell wird in
Kapitel 7 noch weiter diskutiert werden.

Mit unseren Beobachtungen haben wir so erstmals ein genaues Bild der Zentralregion
von Mrk 110 erhalten. Die Masse des Schwarzen Lochs konnten wir auch mit Hilfe der
gemessenen Gravitationsrotverschiebung zu 1.4±0.3·108 M� bestimmen (Kollatschny
2003). Die genaue Gr̈oßenskala haben wir durch die Beobachtung verschiedener Emis-
sionslinien (Balmerlinien, HeI und HeII ) ausgemessen.

1.3.6 Weitere aktuelle Beobachtungen

An dieser Stelle seien noch exemplarisch zwei weitere aktuelle Beobachtungen erwähnt,
die gut zeigen, dass unser Bild Aktiver Kerne ständig komplettiert und konkretisiert
wird.
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1.4 ZIEL DER ARBEIT

Infrarot-Beobachtungen mit ISO

Weitere Evidenz f̈ur das
”
Unified Model“ haben neue Beobachtungen mit dem Infrarot-

ObservatoriumISO ergeben.Meisenheimer et al.(2001) untersuchten zehn Paare aus
leuchtkr̈aftigen Radiogalaxien und Quasaren mit dem SpektrometerISOPHOTim Wel-
lenlängenbereich von 5 bis 180µm. Beim Vergleich der Radiogalaxien und Quasare
konnten sie im beobachteten Wellenlängenbereich keine Unterschiede ausmachen. Die
Autoren schließen daraus, dass beide Arten Aktiver Galaxien einen gleichartigen Kern
haben und sehen ihre Beobachtungen als starke Bestätigung f̈ur die Vereinheitlichungs-
theorie.

Spektropolarimetrie der HBLR

Neue spektropolarimetrische Beobachtungen von etwa 50 Seyfert-2 Galaxienüber sie-
ben Jahre durchTran(2001, 2003) lieferten Hinweise, die den bisher geschilderten Vor-
stellungen des

”
Unified Models“ partiell widersprechen. Bei einem Teil der Quellen

(etwa der Ḧalfte) fand Tran im polarisierten Licht eine versteckte Broad-Line Region
(hidden Broad-Line Region HBLR), bei einem anderen Teil fand er eine solche nicht.

Während dies fr̈uheren Beobachtungen entspricht, fand Tran weiterhin, dass die HBLR-
Seyfert-2 Galaxien ein ḧoheres Radio/FIR-Emissionsverhältnis, ẅarmere Staubtempe-
raturen und letztendlich leuchtkräftigere Kerne enthalten als Seyfert-2 Galaxien ohne
HBLR. Der Grad der Abschattung der BLR bzgl. unserer Sichtlinie scheint hingegen
bei allen seinen Quellen̈ahnlich zu sein. Daher glaubtTran (2003), zwei intrinsisch
unterschiedliche Populationen von Seyfert-2 Galaxien beobachtet zu haben und bewegt
sich somit außerhalb des gängigen

”
Unified Models“.

Den Effekt, dass HBLR-Seyfert-2 Galaxien wärmere Staubtemperaturen zeigen als
Seyfert-2 ohne HBLR, hatten bereitsHeisler et al.(1997) anhand eines Samples von
16 Quellen beobachtet. Sie deuteten diesen Effekt allerdings als Bestätigung des

”
Uni-

fied Models“ und vermuteten, dass im ersten Fall die Sichtlinie nahe am Rande des
Staubtorus verläuft, während bei letzteren nicht nur die BLR, sondern auch der wärme-
re Staub vom Torus verdeckt wird und somit von uns aus nicht beobachtbar ist.

1.4 Ziel der Arbeit

Der im vorherigen Abschnitt besprochene aktuelle Kenntnisstand der Natur Aktiver
Galaxien sowie die geschilderten Beobachtungen zeigen unmittelbar, dass alle zur
Verfügung stehenden Techniken genutzt werden müssen, um unser Bild Aktiver
Galaxien weiter zu entwickeln.
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Ziel dieser Arbeit ist es, das Phänomen Aktiver Galaktischer Kerne im Hinblick auf das

”
Unified Model“ insbesondere unter drei Hauptgesichtspunkten zu untersuchen:

• es sollen spezielle, bisher wenig untersuchte Typen Aktiver Galaxien analysiert
werden: zum einen VBLG (

”
Very-Broad-Line Galaxies“), die aufgrund ihrer brei-

ten, außergeẅohnlichen optischen Linienprofile selektiert wurden (s. Abschnitt
2.1), zum anderen röntgenselektierte,

”
neue“ AGN (s. Abschnitt2.2);

• durch eine Multifrequenzanalyse sollen die vier Frequenzbänder R̈ontgen, Op-
tisch, Radio und FIR parallel analysiert werden, um ein umfassendes Gesamt-
bild über die Emissionen aus verschiedenen Bereichen der Galaxien zu erhalten
(s. Kapitel4);

• die Broad-Line Region soll mit Hilfe optischer Spektroskopie detailliert unter-
sucht werden. Dabei kommt der Analyse der Breite der erlaubten Emissionslinien
besondere Bedeutung zu, da die Linienbreite einen entscheidenden Parameter der
Broad-Line Region darstellt und insbesondere in Modellen mit scheibenförmi-
ger Geometrie in direktem Zusammenhang mit dem Blickwinkel auf den Aktiven
Kern stehen k̈onnte (s. Kapitel6).
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Kapitel 2

Der Datensatz – Selektion,
Beobachtung und Reduktion

Um das Pḧanomen Aktiver Galaktischer Kerne insbesondere hinsichtlich des im vorhe-
rigen Kapitel beschriebenen

”
Unified Models“zu untersuchen, haben wir uns zu einer

gemeinsamen und umfassenden Multifrequenzanalyse zweier sehr spezieller Arten Ak-
tiver Galaxien entschlossen: zum einen der VBLG (

”
Very-Broad-Line Galaxies“), die

sich durch außergeẅohnliche Linienprofile im optischen Spektrum stark von anderen
AGN abheben, und zum anderen der röntgenselektierten AGN, einer Klasse neu ent-
deckter AGN, die erst durch eine umfangreiche Auswertung der Himmelsdurchmuste-
rung des R̈ontgensatellitenROSATgefunden werden konnten.

Diese beiden Untergruppen bilden gemeinsam das dieser Arbeit zugrunde liegende
Sample und werden in den zwei folgenden Abschnitten genauer definiert und beschrie-
ben.

2.1 ”Very-Broad-Line Galaxies“ VBLG

Eine seltene und besondere Klasse Aktiver Galaxien sind die so genannten BLRG
(
”
Broad-Line Radio Galaxies“). Da sie breite Emissionslinien zeigen, gehören sie zu

den Typ-1 AGN und sind formal betrachtet eine spezielle Ausprägung der Seyfert-1
Galaxien. Sie haben allerdings i.a. wesentlich breitere Linienprofile als letztere und
können im Extremfall Linienbreiten von bis zu 40 000 km s−1 FWZI (

”
full width at

zero intensity“) erreichen (entsprechend einigen 100Å im Optischen je nach Linie und
Rotverschiebung). Außerdem weisen sie häufig ungeẅohnliche und pekuliare Profilfor-
men auf. Prototypische, schon relativ früh genauer untersuchte BLRG sind Arp 102B,
3C 332 und 3C 390.3.
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Das Linienprofil der breiten Hα-Emission von Arp 102B zeigt eine sog. Doppel-Peak
Struktur (s. Abbildung2.1), die weiter unten noch ausführlicher diskutiert wird. Dieses
kann keinesfalls durch ein einfaches Geschwindigkeitsfeld in der Broad-Line Region
erklärt werden, insbesondere auch nicht durch radiale Bewegungen.Chen, Halpern &
Filippenko(1989) haben gezeigt, dass der Doppel-Peak jedoch durch die Emission ei-
ner Akkretionsscheibe verursacht sein könnte. Das spezielle Modell vonChen, Halpern
& Filippenko (1989) konnten wiederumMiller & Peterson(1990) aufgrund des Varia-
tionsverhaltens der postulierten Akkretionsscheibenemission widerlegen, womit jedoch
nicht die prinzipielle Deutung dieser Profilform durch Akkretionsscheibenemission aus-
geschlossen wird.

Die Galaxie 3C 332 zeigt ein wesentlich breiteres Hα-Profil (FWZI≈ 30 000 km s−1),
ebenfalls mit einem Doppel-Peak. Auch diese Emission versuchteHalpern(1990) mit
Hilfe einer Akkretionsscheibe zu erklären. Eine Analyse der Profilvariationen der Gala-
xie 3C 390.3 wurde erstmals vonVeilleux & Zheng(1991) durchgef̈uhrt, sp̈ater war die-
ses Objekt auch Gegenstand einer großen internationalen Variabilitätskampagne (Diet-
rich et al.1998).

Es gibt keine allgemeing̈ultige, etablierte Definition f̈ur BLRG. Sie wurden im Rah-
men von ersten Radiobeobachtungen als Radioquellen eingeführt (z.B.Matthew et al.
(1964)). Angefangen mit einer Arbeit vonSandage(1973) wurden ihre optischen Spek-
tren seither oft als stark gerötet beschrieben. Besonderes Interesse kommt den BLRG
im Rahmen des

”
Unified Models“ zu, weil sie darin einen Grenzfall darstellen könn-

ten, bei dem wir zwar einerseits die Broad-Line Region direkt einsehen, die Sichtlinie
aber andererseits so nahe am abschattenden Staubtorus verläuft, dass die Zentralquelle
teilweise verdeckt wird (Barthel1989, Urry & Padovani1995).

Cohen et al.(1999) beschrieben die Spektren etlicher BLRG alsÜberlagerung ei-
nes ger̈oteten Quasar-Spektrums und polarisierter, reflektierter Quasar-Emission. Auch
Dennett-Thorpe et al.(2000) fanden eine Population mit stark geröteten Spektren,
währendvan Bemmel & Barthel(2001) hingegen zu dem Ergebnis kamen, dass BLRG
zumindest auf gr̈oßeren Skalen relativ staubarm sind. Sie propagierten die These, dass
es sich um alte AGN handele.

Über die Eigenschaften im Radiobereich und inbesondereüber die Orientierung der
Radioachse in BLRG wird seit langem kontrovers diskutiert. In einer neueren Untersu-
chung von zẅolf BLRG aus dem 3C-Radiokatalog fandenDennett-Thorpe et al.(2000)
zwei unterschiedliche Populationen: zum einen QSOähnliche Objekte mit geringe-
rer Leuchtkraft aber vergleichbarer Orientierung, d.h. einer Radioachse mit geringem
Öffnungswinkel zur Sichtlinie, zum anderen entferntere, leuchtkräftigere Quellen mit
größerem Winkel zur Sichtlinie. Evidenz für den ersten Fall hatte es auch schon aus Be-
obachtungen scheinbarerÜberlichtgeschwindigkeiten, so genannter

”
superluminal mo-

tions“, in BLRG gegeben (Alef et al.1996).
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2.1
”
VERY-BROAD-L INE GALAXIES“ VBLG

Abbildung 2.1: Optisches Spektrum der prototypischen BLRG Arp 102B. Die
komplexe und ungeẅohnliche Profilstruktur ist offensichtlich. Im Hα-Profil ist die

”
double peaked“ (DP) Form leicht zu erkennen: das linke Maximum ist bei 6600Å

gut sichtbar, das rechte bei 6900Å ist jedoch von den [SII ]λ6717,6731-Linien
überlagert (s. Markierungen). Im Hβ-Profil sind die entsprechenden Strukturen
weniger stark als Schultern ausgeprägt. Man sieht weiterhin, dass die breiten Lini-
enkomponenten im Vergleich zu den schmalen und auch zur Kontinuumsemission
relativ schwach sind – dieses wird bei BLRG häufig beobachtet.

Zu den auff̈alligsten Merkmalen der BLRG gehören zweifelsohne diëuberdurchschnitt-
lich breiten Emissionslinien mit ḧaufig sehr ungeẅohnlichen und pekuliaren Linienpro-
filen. Unter diesen wiederum wurden die so genannten

”
double peaked“ (DP) Profile in-

tensiv diskutiert. Im Gegensatz zuüblichen Linienprofilen habe diese nicht ein zentrales
Maximum, sondern zwei Maxima links und rechts des Linienzentrums. Das bezieht sich
auf das breite Linienprofil; in der Regel ist eine schmale Linienkomponenteüberlagert
und erzeugt so im Gesamtprofil zusätzlich ein zentrales Maximum. Sind die dezentralen
Maxima schwach ausgeprägt, k̈onnen sie Schultern̈ahneln und werden dann als

”
twin

shoulders“ bezeichnet. Insgesamt können sich so sehr unregelmäßige Linienprofile er-
geben.

Als prototypisches Beispiel aus unserem Sample, das viele der hier vorgestellten Cha-
rakteristika zeigt, ist in Abbildung2.1ein Spektrum der DP-BLRG Arp 102B zu sehen.

Sehrähnliche DP-Linienprofile zeigen auch bestimmte Doppelsterne, die so genannten
kataklysmischen Veränderlichen (cataclysmic variables CV). Bei diesen ist die Emis-
sion einer rotierenden Akkretionsscheibe schon länger als Ursache für das DP-Profil
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bekannt (z.B.Young & Schneider(1980), Marsh(1988)). Daher lag eine entsprechende
Erklärung f̈ur die BLRG nahe und wird nach wie vor am häufigsten pr̈aferiert.Eracleous
& Halpern (1994, 2003) fanden, dass 20% aller BLRG DP-Profile zeigen. Von diesen
wiederum konnten sie 60% mit einem einfachen Modell einer rotierenden, relativisti-
schen Akkretionsscheibe erklären. Es werden aber auch nach wie vor alternative Ideen
wie bipolare Ausstr̈omungen oder eine anisotrop bestrahlte Broad-Line Region disku-
tiert.

Eine der interessantesten alternativen Erklärungen sieht ein bin̈ares Schwarzes Loch
und damit auch eine doppelte Broad-Line Region als Ursache der DP-Profile. Diese Idee
geht auf die Analyse von Spektren der klassischen BLRG 3C390.3 durchGaskell(1996)
zurück. Untersẗutzung erhielt diese Vorstellung jüngst durch VLBI-Beobachtungen der
Radiogalaxie 3C66B, die von den Autoren als direkte Detektion eines supermassiven
doppelten Schwarzen Lochs proklamiert wurden (Sudou et al.2003). Den Zusammen-
hang zwischen den beschriebenen Eigenschaften im optischen und im Radiobereich zu
erklären ist eine der entscheidenden Herausforderungen an ein allgemeingültiges

”
Uni-

fied Model“.

Eracleous & Halpern(1994, 2003) verwenden f̈ur die von ihnen untersuchten Objekte
nicht den Begriff BLRG, sondern DP-Emissionslinien AGN. Diese Diktion wird auch
vonStrateva et al.(2003) benutzt, die ein Sample entsprechender Quellen auf Basis des
SLOAN Digital Sky SurveysSDSS1 (York et al.2000, Stoughton et al.2002, Abazajian
et al.2003) zusammengestellt haben.

Für diese Arbeit haben wir ein Sample von Objekten zusammengestellt, die entweder
besonders breite (FWHM> 5 000 km s−1) oder besonders ungewöhnliche (asymme-
trische, pekuliare, DP) optische Linienprofile zeigen und sich damit eindeutig von der
großen Mehrheit geẅohnlicher Seyfert-1 Galaxien abheben. Andere Eigenschaften, wie
z.B. die Radioemission, waren keine Selektionskriterien. Ein Teil der Objekte dieses
Samples wird in der Literatur als BLRG, ein anderer Teil als DP-AGN bezeichnet.
Etliche werden auch einfach als AGN oder Seyfert-Galaxien geführt. Aufgrund der
Selektionskriterien und der oben geschilderten Probleme mit der Nomenklatur werden
sie im Folgenden gem̈aß ihrer dominierenden Eigenschaft als VBLG (

”
Very-Broad-Line

Galaxies“) bezeichnet.

VBLG geḧoren zweifelsohne zu derübergeordneten Gruppe der Typ-1 AGN. DerÜber-
gang zwischen geẅohnlichen Seyfert-1 Galaxien und VBLG ist fließend; es gibt kein
scharfes Kriterium, das eine eindeutige Abgrenzung erlaubte.

1siehehttp://www.sdss.org/
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2.2 RÖNTGENSELEKTIERTEGALAXIEN

2.2 Röntgenselektierte Galaxien

Aktive Galaktische Kerne sind als starke Röntgenquellen bekannt. Eine frühe systema-
tische Untersuchung dazu wurde vonFabbiano et al.(1992) anhand des

”
X-ray Cata-

log and Atlas of Galaxies“ durchgeführt. Dieser Katalog beruht auf Beobachtungen des
Röntgen-SatellitenEINSTEINund entḧalt 493 Galaxien. Es ergaben sich typische Rönt-
genleuchtkr̈afte im Bereich von LX = 1038−1042 erg s−1 für normale Galaxien und von
LX = 1042−1044 erg s−1 für AGN.

Die erste Himmelsdurchmusterung im weichen Röntgenbereich (0.1–2.4 keV) wurde
mit demROSAT-Satelliten durchgeführt (Trümper1983). Basierend auf dieser

”
ROSAT

All-Sky Survey“ (RASS) genannten Durchmusterung (Voges1993) wurde der
”
RASS

bright source catalog“ (1XRS/RASS-BSC) (Voges et al.1996, 1999) erstellt, der 18 811
Quellen entḧalt und somit einen immensen Fortschritt gegenüber dem o.g.EINSTEIN-
Katalog darstellt.

Unser Ziel war es, zuvor unbekannte AGN im RASS-BSC-Katalog zu identifizieren
und zu untersuchen, d.h. ihre Röntgenstrahlung sollte zur Entdeckung bisher unbekann-
ter AGN benutzt werden. Daran schloss sich unmittelbar die Frage an, um welche Art
von AGN es sich jeweils handelt, bzw. warum diese zuvor unentdeckt geblieben waren.
Da es schon umfangreiche Suchprogramme für AGN in anderen Wellenlängenbereichen
gegeben hatte (z.B. im UV), hätte es sich um aus rein statistischen Gründen unentdeckte
oder aber um eine neue Spezies von AGN handeln können, die erst durch R̈ontgenemis-
sion ihre Natur als AGN offenbarten.

Das Selektionsverfahren besteht im Wesentlichen aus folgenden Schritten, die anschlie-
ßend noch genauer beschrieben werden:

• Kreuzkorrelation RASS-BSC× PGC

– RASS-BSC: 18 811 R̈ontgenquellen

– PGC: 73 197 optische extragalaktische Quellen

– Kreuzkorrelation: 904 R̈ontgenquellen mit extragalaktischen Gegenstücken

• Auswahl kompakter R̈ontgenquellen, Entfernung von Galaxienhaufen

• Überpr̈ufung bzgl. Vordergrundsternen mit Hilfe desDSS

• Entfernung bekannter AGN mit Hilfe derNED-Datenbank

• XGAL Sample: 198 unidentifizierte extragalaktische kompakte Röntgenquellen

Durch eine Kreuzkorrelation der 18 811 Röntgenquellen des RASS-BSC mit den 73 197
Galaxien des

”
Catalogue of Principal Galaxies“ PGC (Paturel et al.1989) haben wir ein
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Sample von Galaxien zusammengestellt, die eine RASS-Zählrate von≥ 0.05 cts/s (ent-
sprechend einer R̈ontgenleuchtkraft von 2·1042 erg s−1 in 100 Mpc Abstand) aufwei-
sen. Als optimal hatte sich dabei ein Korrelationsradius von 100′′ erwiesen. Auf diese
Weise erhielten wir eine Liste von 904 Röntgenquellen mit optischen extragalaktischen
Gegensẗucken.

Sodann haben wir uns auf kompakte Röntgenquellen beschränkt, wobei auch zahlreiche
räumlich ḧoher aufgel̈oste R̈ontgenbilder herangezogen wurden, die eigens zu diesem
Zweck mit derHRI-Kamera desROSAT-Satelliten aufgenommen wurden (s.a.Pietsch,
Bischoff, et al.(1998)). Über HRI-Beobachtungen und deren Analyse haben wir in
Bischoff & Kollatschny(1994), Bischoff et al.(1995) und Bischoff et al.(1996) be-
richtet.

Kandidaten f̈ur Galaxienhaufen, bei denen die Röntgenemission hauptsächlich von aus-
gedehntem heißem Gas im Haufen stammt, wurden anhand der Röntgendaten wie in
Zimmermann et al.(2001) beschrieben aussortiert.

Um eine eventuelle Kontamination der Röntgendaten durch Vordergrundsterne auszu-
schließen, wurden die entsprechenden Felder mit Hilfe des

”
Digitized Sky Survey“2

(DSS), einer digitalisierten optischen Durchmusterung des gesamten Himmels,über-
prüft.

Schließlich wurden bekannte AGN aus dem Sample entfernt. Dazu wurden alle bisher
publizierten Informationen̈uber verbliebenen Quellen mit Hilfe der

”
NASA/IPAC Ex-

tragalactic Database“3 (NED) herangezogen. NED ist die aktuellste und vollständigste
Datenbank f̈ur extragalaktische Quellen und beinhaltet insbesondere auch die Galaxien
des Veron-Kataloges.

Damit haben wir ein Sample von 198 Galaxien erhalten, die einen hohen Röntgenfluss
zeigen (RASS-Z̈ahlrate≥ 0.05 cts/s), ohne dass dafür ein offensichtlicher Grund be-
kannt war. F̈ur viele der Objekte lagen nicht einmal Messungen der Rotverschiebung
vor. Um die genaue Natur dieser Quellen zu klären und den Grund dafür, dass sie zuvor
unentdeckt geblieben waren, zu untersuchen, wurden dieseüber ihre R̈ontgenstrahlung
selektierten Galaxien in einem zweiten Schritt mittels optischer Spektroskopie genauer
analysiert.

Während der optischen Beobachtungen fanden sich etwa zehn Feldquellen, die sowohl
die Selektionskriterien hinsichtlich ihrer Röntgenemission erfüllten, als auch eindeutig

2The Digitized Sky Survey was produced at the Space Telescope Science Institute under U.S. Gover-
nment grant NAG W-2166. The images of these surveys are based on photographic data obtained using
the Oschin Schmidt Telescope on Palomar Mountain and the UK Schmidt Telescope. The plates were
processed into the present compressed digital form with the permission of these institutions.

3This research has made use of the NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) which is operated
by the Jet Propulsion Laboratory, California Institute of Technology, under contract with the National
Aeronautics and Space Administration.
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extragalaktischer Natur und zuvor nicht katalogisiert waren. Diese Galaxien wurden in
das Sample aufgenommen.

Die hier beschriebene Definition und Selektion des Samples haben wir bereits in mehre-
ren Publikationen (Pietsch, Bischoff, et al.1998, Bischoff et al.1998, 1999) veröffent-
licht.

2.3 Optische Beobachtungskampagnen

Ein wesentliches und entscheidendes Element dieser Arbeit ist die optische Spektro-
skopie. Von den wie in den beiden vorherigen Abschnitten beschrieben selektierten Ga-
laxien wurden nur diejenigen in das endgültige Sampleübernommen, von denen ein
optisches Spektrum mit hinreichender Qualität für die vor allem in den folgenden Kapi-
teln3 und6 beschriebenen Analysen gewonnen werden konnte.

Für die Spektroskopie wurden zahlreiche Beobachtungskampagnen an den Observa-
torien Calar Alto/DSAZ in Spanien (CA), Europäische S̈udsternwarte/ESO in La Sil-
la/Chile und McDonald Observatorium in Texas/USA (MDO) durchgeführt. EineÜber-
sichtüber die Beobachtungen wird in Tabelle2.1gegeben.

Die VBLG untersuchen wir in parallelen Projekten auch hinsichtlich ihrer Variabilität
(Dietrich, Bischoff & Kollatschny1993, Erkens et al.1995, Zetzl 2004). Daher wurden
für einen Teil der Objekte mehrere Spektren mit zeitlichen Abständen von Monaten bis
Jahren aufgenommen. Für dieses Projekt wird das jeweils beste Spektrum benutzt. In Ta-
belle2.1sind nur diejenigen Beobachtungskampagnen aufgeführt, bei denen tatsächlich
hier verwendete Spektren gewonnen wurde.

Die Kampagnen Oktober 1989, Juli 1990, August 1991 und August 1992 dienten primär
der Spektroskopie von VBLG, diejenigen von November 1996, Juli 1997 und August
1997 der Spektroskopie der röntgenselektierten Galaxien und der Beobachtungsaufent-
halt von Juni 1995 war hauptsächlich f̈ur ein drittes, externes Projekt bestimmt.

Bei einen erheblichen Teil der Beobachtungen waren die Wetterbedingungen nicht pho-
tometrisch. Die spektrale Kalibration wurde dadurch nicht wesentlich eingeschränkt,
die absolute Flusskalibration hingegen kann Ungenauigkeiten aufweisen. Das ist für
diese Arbeit nicht erheblich, da nahezu ausschließlich Flussverhältnisse verwendet und
diskutiert werden, die von solchen Ungenauigkeiten unabhängig sind. Von den aufgelis-
teten Meßwerten sind einzig die gemessenen Hα- und Hβ-Flüsse in der Tabelle8.2 im
Anhang von solchen Ungenauigkeiten betroffen. Das Seeing lag in den meisten Fällen
zwischen 1′′ und 2′′.

Es wurde jeweils ein Langspalt mit einer Breite von 2′′ (bzw. im November 1996 mit
einer Breite von 1.5′′) verwendet. Damit ergaben sich spektrale Auflösungen von ty-
pischerweise 6̊A bis 10Å. In den benutzten Beobachtungsanordnungen entsprach ein
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Tabelle 2.1: Übersichtüber die optischen Beobachtungskampagnen dieses Pro-
jekts, aus denen Spektren Verwendung gefunden haben. Die ersten Kampagnen
dienten vorwiegend der Spektroskopie der VBLG, die letzten drei (1996 und
1997) der Spektroskopie der röntgenselektierten Galaxien. Die Observatorien sind
mit CA (DSAZ/Calar Alto), MDO (McDonald Observatorium/Mt. Locke) und
ESO (Europ̈aische S̈udsternwarte/La Silla) abgekürzt.

Kampagne N̈achte Teleskop Instrument Detektorλλ[Å]

1989 Okt. 28. 2.2m CA B&C RCA#11 4100 – 7500
1989 Okt. 29. 2.2m CA B&C RCA#11 5400 – 9000
1989 Okt. 30. 2.2m CA B&C RCA#11 6800 – 10200

1990 Juli 18. 3.5m CA B&C RCA#11 4000 – 7300
1990 Juli 20., 21. 3.5m CA B&C RCA#11 5000 – 8300
1990 Juli 22. 3.5m CA B&C RCA#11 6100 – 9400

1991 Aug. 6. 2.2m CA B&C GEC#13 5100 – 10700
1991 Aug. 7. 2.2m CA B&C GEC#13 4000 – 10500

1992 Aug. 25.–31. 2.2m CA B&C TEK#6 3800 – 9200

1995 Juni 5. 2.7m MDO LCSpol 6400 – 7900

1996 Nov. 2.–6. 2.2m ESO EFOSC2 LORAL 3800 – 8000

1997 Juli 2.–6. 2.2m ESO EFOSC2 LORAL 4100 – 7400

1997 Aug. 28.7.–1.8. 2.2m CA CAFOS SITe#1d 4200 – 8200

Detektorpixel in der Dispersionsrichtung zwischen 0.5Å und 1.4Å. Dies lag in allen
Fällen weit unter der spektralen Auflösung der Apparatur und hatte somit für diese kei-
ne Relevanz.

Die primären Eigenschaften der verwendeten CCD-Detektoren sind in Tabelle2.2
aufgelistet. Bei der Kampagne im Juli 1997 wurde der Detektor LORAL mit ei-
nem

”
Binning“ von 2× 2 ausgelesen, ansonsten wurde keine

”
Binning“ angewandt.

Zur Flusskalibration wurden folgende spektrophotometrische Standardsterne verwen-
det: BD +28◦4211, BD +33◦2642, EG 274, Feige 24, Feige 110, G191B2B, HD 49798,
HD 798, NGC 7293 (Zentralstern), Wolf 485A (Turnshek et al.1990, Oke 1990). Die
Gesamtbelichtungszeit der Galaxien wurde in den meisten Fällen auf zwei gleich lange
Teilbelichtungen aufgeteilt, in einigen Fällen wurden aber auch eine einzige oder drei
Teilbelichtungen durchgeführt.
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Tabelle 2.2:Liste der prim̈aren Eigenschaften der verwendeten CCD-Detektoren.
Für Detektor LORAL sind auch die effektiven Parameter angegeben, die bei der
Kampagne im Juli 1997 mit einem

”
Binning“ von 2×2 erreicht wurden; bei allen

anderen Kampagnen wurde kein
”
Binning“ angewandt.

CCD Dimension Pixelgr̈oße Binning
[Pixel] [µm] [′′]

RCA#11 1024×640 15 0.85
GEC#13 1152×770 22.5 1.32
TEK#6 1024×1024 24 1.41
LORAL (96 Nov.) 2048×2048 15 0.26
LORAL (97 Juli) 1024×1024 30 0.52 2×2
SITe#1d 2048×2048 24 0.53

In Tabelle2.3 ist das vollsẗandige VBLG-Sample mit dem Beobachtungstermin und
der Gesamtbelichtungszeit der letztlich verwendeten Spektren angegeben. Ferner ist
auch jeweils die mittlere Balmerhalbwertsbreite (FWHM) aufgelistet, da es sich hier-
bei um einen entscheidenden Parameter hinsichtlich der Klassifikation der Galaxien als
VBLG handelt. Die entsprechenden Daten für die r̈ontgenselektierten Galaxien folgen
mit zus̈atzlichen, f̈ur deren Klassifikation wichtigen Parametern, im folgenden Kapitel
in Tabelle3.1.

Zwei VBLG-Spektren hatten ein so geringes Signal/Rausch-Verhältnis, dass Spektren
mehrerer Epochen gemittelt wurden: bei V396Her wurde eine Mittelung der Spektren
von Juli 1990 und August 1992, bei 4U0241+61 derjenigen von Oktober 1989, Juli
1990, August 1991 und August 1992 vorgenommen. In diesen beiden Fällen wird je-
weils Juli 1990 als Aufnahmedatum geführt und die Gesamtbelichtungszeit aller ver-
wendeten Spektren angegeben.
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Tabelle2.3: Liste der VBLG mit den Beobachtungsterminen sowie der Gesamt-
belichtungszeit texp der verwendeten Spektren. Es ist auch bereits die mittlere
Balmerhalbwertsbreite (FWHM) angegeben, deren Messung erst im Abschnitt
6.1beschrieben wird, da sie ein entscheidendes Kriterium für die Klassifikation
der VBLG ist. Die hier eingef̈uhrte Nummerierung der Galaxien wird in den
folgenden Datentabellen beibehalten.

Nr. Name Beobachtungs- texp FWHM
termin [min.] [ km s−1]

1 1E04124-080 89Oct 28. 50 5319
2 1E0450.3 96Nov 5. 30 15504
3 1E1821+643 90Jul 22. 88 6678
4 1E2251-178 92Aug 27. 50 9549
5 3C109.0 89Oct 29. 102 6249
6 3C227 95Jun 5. 60 10384
7 3C323.1 91Aug 7. 63 6337
8 3C382 92Aug 26. 50 13097
9 3C390.3 91Aug 6. 55 12042

10 3C445 92Aug 29. 60 7760
11 4C11.72 91Aug 7. 60 10509
12 4C29.06 90Jul 20. 70 12581
13 4C31.30 89Oct 29. 60 12884
14 4C31.63 92Aug 25. 54 6614
15 4U0241+61 90Jul 18. 183 13516
16 Arp102B 92Aug 30. 50 14896
17 ESO 141- 55 97Jul 3. 10 5761
18 Mkn1152 92Aug 30. 40 12949
19 Mkn304 90Jul 18. 50 11244
20 Mkn380 89Oct 30. 120 7041
21 Mkn876 92Aug 27. 50 8400
22 Mkn926 92Aug 26. 45 10855
23 Mkn975 89Oct 28. 50 4914
24 NGC3516 92Aug 27. 15 8873
25 PG0007+106 92Aug 29. 50 5968
26 PG0026+12 90Jul 21. 50 4983
27 PG0906+48 89Oct 29. 50 4206
28 PG1411+442 91Aug 6. 30 6117
29 PG1700+518 92Aug 26. 60 9702
30 PKS0130+242 92Aug 29. 30 12235
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Nr. Name Beobachtungs- texp FWHM
termin [min.] [ km s−1]

31 PKS0133+207 89Oct 30. 117 4620
32 PKS0159-117 92Aug 26. 30 7205
33 PKS0214+108 92Aug 30. 25 3051
34 PKS0231+022 92Aug 31. 75 13799
35 PKS0405-12 89Oct 30. 105 4399
36 PKS2128-123 89Oct 30. 60 9695
37 PKS2135-147 92Aug 27. 55 8563
38 PKS2141+175 90Jul 20. 90 7251
39 PKS2349-01 92Aug 29. 60 14643
40 S10721 91Aug 6. 50 6350
41 TON202 91Aug 7. 45 12636
42 TON256 91Aug 6. 76 4381
43 UGC12163 92Aug 29. 40 2209
44 V396Her 90Jul 20. 120 9320

2.4 Datenreduktion

Die aufgrund der zahlreichen Beobachtungskampagnen und der verschiedenen benutz-
ten Instrumentierungen sehr aufwändige Reduktion der Spektren wurde in standardi-
sierter Weise mit dem SoftwarepaketMIDAS4 (Munich Image Data Analysis System)
durchgef̈uhrt. Das Verfahren ist inBischoff (1993) ausf̈uhrlich beschrieben und wird im
Folgenden nochmals zusammengefasst.

Die mit einem Halbleiterdetektor gemessene ZählrateC(x,λ) setzt sich wie folgt aus
ortsabḧangigen (x) und wellenlängenabḧangigen (λ) Termen zusammen:

C(x,λ) =
(

I(x,λ) · IE(λ) ·AE(λ) ·Ap f(λ)+Sky(x,λ)
)
·FF(x)+D(x)+D0(x) (2.1)

mit

C gemessene Z̈ahlrate

I absolute Intensiẗatsverteilung des Beobachtungsobjektes

4European Southern Observatory Munich Image Data Analysis System is developed and maintained
by the European Southern Observatory
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IE interstellare Extinktion

AE atmospḧarische Extinktion

Apf Sensitiviẗats- oder Apparatefunktion

Sky Nachthimmelsintensität

FF
”
Flatfield“: kleinr̈aumige Sensitiviẗatsunterschiede und Vignettierung

D Dunkelstrom
”
Dark“

D0 Grundspannung (BIAS) .

BIAS und Dunkelstrom

Der BIAS, der auf einer aus technischen Gründen sẗandig am Detektor anliegen-
den Grundspannung beruht, wurde mit Hilfe der eigens dafür registrierten BIAS-
Aufnahmen subtrahiert. Aus diesen Aufnahmen wurde auch das Ausleserauschen als
Standardabweichung der Zählrate bestimmt. Bei geschlossenem Kameraverschluss auf-
genommene sog.

”
Darks“ dienten der Bestimmung des belichtungszeitabhängigen Dun-

kelstroms. Er war f̈ur die in dieser Arbeit verwendeten, relativ kurzen Belichtungszeiten
immer weit unter dem Ausleserauschen und so gering, dass er nicht weiter berücksich-
tigt werden musste.

”Flatfield“

Mittels sogenannter
”
Flatfields“, homogen ausgeleuchteter Aufnahmen, wurden sowohl

kleinräumige Sensitiviẗatsunterschiede einzelner Detektorelemente (
”
Pixel“) wie auch

die vorwiegend auf Vignettierung zurückzuf̈uhrenden großskaligen Sensitivitätsunter-
schiede in der r̈aumlichen Dimension (Horne1986) des Detektors korrigiert.

Nachthimmel

”
Cosmics“, lokal erḧohte Z̈ahlraten durch energiereiche Partikel z.B. aus der kosmi-

schen Ḧohenstrahlung oder radioaktivem Zerfall, wurden durch eine Median-Filterung
mit an das Rauschen der Aufnahme angepassten Parametern entfernt. Der Nachthimmel
wurde durch Anpassung von Polynomen in der räumlichen Dimension des Detektors an
objektfreie Bereiche links und rechts der Galaxien interpoliert und anschließend subtra-
hiert.
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Extraktion

Aus der zweidimensionalen Registrierung wurden eindimensionale Spektren ausgele-
sen, indem i.d.R. ein Bereich von 3′′ symmetrisch um das Zentrum des beobachteten
Objektes (Pixel mit der maximalen Zählrate) r̈aumlich zusammengefasst wurde.

Wellenlängenkalibration

Zur Wellenl̈angenkalibration wurden ẅahrend der Beobachtungen Eichspektren von
Vergleichslampen, in den meisten Fällen Helium-Argon-Lampen, aufgenommen. Die in
den Eichspektren identifizierten Spektrallinien wurden mit einem Polynom angepasst,
womit wiederum die Wellenlängenskala der Objektspektren kalibriert wurde.

Extinktion

Die sog. Luftmasse (
”
Airmass“) wurde nachHardie (1962) berechnet und die atmo-

spḧarische Extinktion anschließend mit Hilfe der Extinktionskurve von La Silla/Chile
(ESO Users Manual1983) und der berechneten Airmass korrigiert. Die interstellare Ex-
tinktion wurde mit der Extinktionskurve vonSavage & Mathis(1979) korrigiert, wobei
der Farbexzeß EB−V nachBurstein & Heiles(1982, 1984) bestimmt wurde.

Sensitivitätsfunktion

Mit beobachteten Spektren der Standardsterne BD +28◦4211, BD +33◦2642, EG 274,
Feige 24, Feige 110, G191B2B, HD 49798, HD 798, NGC 7293 (Zentralstern), Wolf
485A und mit Hilfe der vonTurnshek et al.(1990) sowieOke(1990) tabellierten spek-
trophotometrischen Daten wurden die Sensitivitäts- bzw. Apparatefunktionen berechnet
und damit die Flusskalibration der Objektspektren durchgeführt.

Für dieses Projekt sind etliche Reduktions- und Auswertungs-Programme innerhalb der
MIDAS-Umgebung programmiert worden. Die wichtigsten, wie z.B.deblend.prgund
detz.prg, werden an den entsprechenden Stellen in dieser Arbeit erwähnt und erl̈autert.
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Kapitel 3

Optische Spektroskopie &
Klassifikation

Während die VBLG als ein sehr spezieller Typ Aktiver Galaxien selektiert wurden und
somit diesbez̈uglich keine Zweifel herrschten, konnte bei den röntgenselektierten Gala-
xien nur vermutet werden, dass es sich um AGN handelt. Die tatsächliche Natur dieser
Quellen wurde mittels optischer Spektroskopie geklärt.

In diesem Kapitel wird das genaue Selektionsverfahren beschrieben: zunächst wird eine
detaillierte Linienprofilanalyse der optischen Spektren vorgenommen, mit deren Ergeb-
nissen dann die Klassifikation der Galaxien erfolgt. Anschließend werden die Resultate
weiter analysiert und diskutiert.

3.1 Linienprofilanalyse

Die Linienprofile der Objekte des vorliegenden Samples sind teilweise sehr komplex
aufgebaut. Insbesondere die Balmerlinien der VBLG setzen sich häufig aus meh-
reren, unterschiedlich breiten Komponenten zusammen, die im Falle von Hα noch
von den schmalen Linien [NII ]λ6548,6584, bei sehr breiten Hα-Profilen auch von
[S II ]λ6717,6731 und [OI]λ6300,6364 und im Falle von Hβ von [O III ]λ4959,5007
überlagert sein k̈onnen.

Aus diesem Grunde wurden alle Messungen durch Anpassung von Gaußkurven, die den
o.g. Linienkomponenten entsprechen, an die gesamten Linienkomplexe durchgeführt.
Die Gaußfunktion hat gegenüber anderen Funktionen den Vorteil, dass sie mit nur drei
Parametern beschrieben werden kann und erfahrungsgemäß gute Ergebnisse bei der An-
passung von Spektrallinien erzielt werden. Dieses Verfahren liefert für alle Komponen-
ten die zentrale Wellenlänge, die Halbwertsbreite und den integrierten Fluss. Neben
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der Entfaltung̈uberlagerter Linienprofilkomponenten hat dies den weiteren Vorteil, dass
auch bei einfach strukturierten Linien stets das gesamte Profil zur Messung benutzt wird.
Das f̈uhrt gegen̈uber einer direkten Messung insbesondere bei Objekten mit geringem
Signal/Rausch-Verḧaltnis zu robusteren Ergebnissen.

Konkret wurde wie folgt vorgegangen: Zuerst wurden für jeden Linienkomplex eine
lineare Interpolation des Kontinuums und Anfangswerte für die direkt erkennbaren
Linienkomponenten vorgegeben und daraus ein Fit errechnet. Zeigte sich dann, dass ei-
ne weitere Linienkomponente nötig ist, um das Gesamtprofil adäquat anzupassen, wurde
eine solche hinzugefügt. Auf diese Weise musste häufig nach dem ersten Fit sofort eine
breitere Hα- bzw. Hβ-Komponente hinzugenommen werden. In seltenen Fällen musste
dieser Schritt ein zweites Mal wiederholt werden.

Nur in einigen Ausnahmefällen ließ sich auch so kein zufriedenstellender Gesamtfit er-
rechnen, d.h. der Gesamtfluss des Linienkomplexes und des Fits wichen um mehr als
ca. 3%–5% voneinander ab. Dann wurden zuerst die gut anpassbaren Komponenten vom
Linienkomplex subtrahiert und anschließend das Residuum mit einer weiteren Kompo-
nente angepasst. Auch dieser Schritt musste gegebenenfalls iteriert werden.

Der eigentliche Fit wurde mit demMIDAS-Kommando DEBLEND/LINE aus dem Con-
text SPEC errechnet. Dazu wurde als Umgebung die Proceduredeblend.prggeschrie-
ben, die Spektrum und Fits so darstellt, dass die Qualität der Fits sofort beurteilt werden
kann. Außerdem archiviert sie die einzelnen Fits und das Gesamtergebnis, schreibt alle
Fit-Parameter in automatisch weiterzuverarbeitende Tabellen und fügt entsprechende
Deskriptoren in das bearbeitete Spektrum ein.

Ein typisches Beispiel für einen Fit ist in Abbildung3.1 zu sehen, welche den Hα-
Komplex der VBLG PKS 2349-01 mitsamt der angepassten Linienkomponenten zeigt.
Die Berechnung und die Erstellung der Abbildung wurde mitdeblend.prgdurchgef̈uhrt.

Der Gesamtfit besteht aus vier schmalen Komponenten der Linien Hα, [N II ]λ6584 und
[S II ]λ6717,6731 sowie einer breiten und einer sehr breiten Hα-Komponente. Mit sechs
solcher Linienkomponenten konnten für viele Objekte sehr gute Ergebnisse erzielt wer-
den. Die zweite [NII ]λ6548-Linie ist zwar im Spektrum angedeutet, in der Intensität
aber zu schwach um adäquat angepasst werden zu können – dieses traf auch auf die
meisten anderen Objekte zu.

Alle Messergebnisse der Linienprofilanalyse sind in Tabelle3.1 in diesem Kapitel und
in Tabelle8.2 im Anhang aufgelistet.

3.2 Klassifikation der Galaxien-Aktivit ät

In diesem Abschnitt wird das Schema beschrieben, nach dem die Klassifikation der
Galaxien hinsichtlich ihres Aktiviẗats-Typs durchgeführt wurde. Dieses betrifft nur die
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Abbildung 3.1: Die hier gezeigte Anpassung des rotverschobenen Hα-
Komplexes der VBLG PKS 2349-01 ist ein typisches Beispiel für die in die-
sem Abschnitt beschriebene Linienprofilanalyse. Der Gesamtfit besteht aus vier
schmalen Komponenten der Linien Hα, [N II ]λ6584 und [SII ]λ6717,6731 sowie
einer breiten und einer sehr breiten Hα-Komponente. Die Linie [NII ]λ6548 ist
zwar im Spektrum angedeutet, in der Intensität aber zu schwach um sinnvoll an-
gepasst werden zu können. Das Kontinuum wurde linear interpoliert.

röntgenselektierten Galaxien, da deren Typ zuvor nicht bekannt war. Sie werden im
Folgenden mit dem K̈urzel XGAL bezeichnet.

Fundamentale AGN-Typen, die für das Gesamtverständnis Aktiver Galaxien und insbe-
sondere das

”
Unified Model“ besonders wichtig sind, wurden bereits in Kapitel1 be-

sprochen und definiert. Einige tauchen im folgenden Klassifikationsschema wieder auf.
Hinzu kommen weitere Typen bzw. Untertypen, denen in unserem Sample Bedeutung
zukommt.

Zunächst wurde die Existenz von breiten Emissionslinien im Spektrumüberpr̈uft. War
diese nicht sofort ersichtlich, so wurde sie mit der im vorherigen Abschnitt3.1beschrie-
benen Linienprofilanalyse geklärt. Objekte mit breiten Emissionslinien bzw. Emissions-
linienkomponenten sind Typ-1 AGN, daher gehören auch die VBLG zu den Typ-1 AGN.
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• Seyfert-1

Die urspr̈ungliche Bezeichnung für Aktive Galaxien mit breiten Emissionslinien
war Seyfert-1. Typ-1 AGN ist die modernere, allgemeinere Bezeichnung, die ne-
ben den klassischen Seyfert-1 Galaxien auch die QSO, die Untergruppe Narrow-
Line Seyfert-1 (NLS1) und diëUbergangstypen Seyfert-1.5, Seyfert-1.8 und
Seyfert-1.9 umfasst, die im Folgenden noch abgegrenzt werden.

• QSO

QSO und Seyfert-1 Galaxien sind anhand ihrer Spektren nicht zu unterscheiden;
aus historischen Gründen werden die entfernteren, leuchtkräftigeren Objekte als
QSO bezeichnet, die entsprechenden Quellen im nahen Universum hingegen als
Seyfert-1, wobei es verschiedene Ansätze zur Abgrenzung gibt (z.B.Peterson
(1988), Véron-Cetty & V́eron (2001)). Nur das Objekt RX J023454.8-293425
wird hier als QSO gef̈uhrt, weil es mit einer Rotverschiebung von z=0.69 alle an-
deren r̈ontgenselektierten Galaxien, die Rotverschiebungen z< 0.2 aufweisen, bei
weitemüberragt (s. auch Abbildung4.3). Damit einhergehend wurden bei diesem
Objekt auch andere Emissionslinien (MgIIλ2798 statt Balmerlinien) gemessen.

• NLS1

Narrow-Line Seyfert-1 Galaxien sind eine spezielle Unterklasse der Seyfert-1 Ga-
laxien, heutzutage aber als eigenständiger AGN-Typ etabliert. Das wesentliche
Kriterium besteht darin, dass in NLS1 Galaxien die Breite der Balmerlinien zwi-
schen denen der klassischen Seyfert-1 und Seyfert-2 Galaxien liegt (etwa 500
– 2000 km s−1). Häufig zeigen NLS1 Galaxien auch FeII -Emission (z.B. in
den Multipletts bei 4570̊A, 5190Å und 5300Å) sowie Emission hochionisierter
Linien wie [FeVII ] λ6087 und [FeX ] λ6375 (Osterbrock & Pogge1985, Good-
rich 1989).

• Seyfert-2

Seyfert-2 Galaxien zeigen im Unterschied zu Seyfert-1 Galaxien nur schmale
Emissionslinien. Die erlaubten Linien wie z.B. die Balmerlinien haben somit
die gleiche Linienbreite wie die verbotenen Linien (ca. 500 km s−1), was erst-
mals vonKhachikian & Weedman(1971) festgestellt wurde. Die physikalischen
Ursachen dieses rein phänomenologischen Unterschiedes gemäß der g̈angigen
Modellvorstellungen wurden in Abschnitt1.3bereits diskutiert.

• Seyfert-1.5, -1.8, -1.9

Weiterhin hatOsterbrock(1977) Übergangstypen zwischen Seyfert-1 und Seyfert-
2 eingef̈uhrt, die in den erlaubten Linien sowohl breite als auch schmale Kom-
ponenten zeigen. Der detaillierteren Definition vonOsterbrock(1989) folgend
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werden Seyfert-Galaxien, die in Hα und Hβ breite und schmale Komponenten
ähnlicher Sẗarke zeigen, mit Seyfert-1.5 bezeichnet. Wenn Hα und Hβ im Ver-
gleich zur schmalen Komponente nur sehr schwache breite Komponenten haben,
werden sie Seyfert-1.8 genannt, wenn nur Hα, nicht jedoch Hβ eine breite Kom-
ponente aufweist, handelt es sich um eine Seyfert-1.9 Galaxie.

Bei den beiden letztgenannten Typen Seyfert-1.8 und -1.9 waren in diesem Sam-
ple die breiten Linienkomponenten häufig nicht offensichtlich, sondern wurden
erst durch die Linienprofilanalyse detektiert.

CGCG 425-034 zeigt in den Balmerlinien neben starken schmalen Linienkom-
ponenten auch sehr breite Komponenten mit FWHM(Hα) = 6470 km s−1 und
FWHM(Hβ) = 8710 km s−1. Diese breiten Linienkomponenten weisen Asym-
metrien auf, wie sie auch für die VBLG charakteristisch sind. CGCG 425-034
wurde hier dennoch als Seyfert-1.5 klassifiziert, da das Objekt nicht aus dem rein
spektral selektierten VBLG-Sample stammt.

Die Spektren aller Galaxien des Samples sind im Anhang (s. Abbildungen8.1und
8.2) bzw. inPietsch, Bischoff, et al.(1998) abgebildet.

• LINER

Niedrig ionisierte Emissionsliniengalaxien (
”
Low Ionization Nuclear Emission-

line Region“ LINER,Heckman(1980)) kann man in etwa 30% aller hellen Gala-
xien finden (Ho, Filippenko & Sargent1997a). Auch wenn diese Objekte durch
unterschiedliche Anregungsmechanismen dominiert werden (s. z.B.Filippenko
(1996)), so ist doch inzwischen gezeigt worden, dass zumindest ein signifikanter
Anteil dieser Gruppe einen schwachen Aktiven Kern enthält (Ho et al.1997b).
LINER werden gelegentlich auch als Seyfert-3 Galaxien bezeichnet.

• H II -Galaxien

Starburst- oder HII -Galaxien zeigen wie Seyfert-Galaxien auch Emissionslini-
en. Diese werden jedoch nicht wie bei letzteren durch einen Aktiven Kern ange-
regt, sondern allein durch Sternentstehungsausbrüche (

”
Starbursts“). Diese unter-

schiedlichen Anregungsmechanismen haben signifikant unterschiedliche Linien-
spektren zur Folge (Osterbrock1989).

Anders als Seyfert-1 Galaxien und auch dieÜbergangstypen Seyfert-1.5, -1.8, -1.9
sind Seyfert-2, LINER und HII -Galaxien nicht unmittelbar zu unterschieden, da ihre
Linienbreiten alle im gleichen Bereich von ca. 500 km s−1 FWHM liegen. Die opti-
schen Spektren all dieser Objekte werden in der Regel gleichermaßen von Wasserstoff-,
Sauerstoff- und Stickstofflinien dominiert. Wegen der unterschiedlichen Art der Anre-
gung der linienemittierenden Regionen können die genannten Typen jedoch anhand der
relativen Sẗarken der einzelnen Linien identifiziert werden.
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Abbildung 3.2: Diagramm diagnostischer Emissionslinien-Verhältnisse zur Klas-
sifikation der Galaxien-Aktiviẗat nachBaldwin, Phillips & Terlevich(1981). Die
gepunkteten Linien geben empirisch gefundene Abgrenzungen zwischen Seyfert-,
LINER- und HII -Galaxien wieder. Naturgem̈aß sind in dieser Graphik nur diejeni-
gen Objekte des XGAL-Teilsamples enthalten, für die schmale Linienkomponen-
ten der entsprechenden vier Emissionslinien gemessen werden konnten – das war
für 47 Galaxien der Fall. Bei einem arbiträren Ordinatenwert von 0.1 sind zusätz-
lich Objekte eingetragen, für die [N II ]λ6584/Hα, nicht jedoch [OIII ]λ5007/Hβ
bestimmt werden konnte – das war für weitere 18 Galaxien der Fall. Bis auf zwei
Ausnahmen kann für diese ausgeschlossen werden, dass es sich um HII -Galaxien
handelt. Drei anhand breiter Linienkomponenten identifizierte Seyfert-Galaxien
liegen im HII -Bereich. Die in der Legende dieser Abbildung erklärte Zeichen-
kodierung der einzelnen Galaxien-Typen wird auch in späteren Abbildungen ver-
wendet werden.

Baldwin, Phillips & Terlevich(1981) haben erstmals Diagramme diagnostischer Emis-
sionslinienverḧaltnisse zur Klassifikation der Galaxien-Aktivität benutzt, die heute noch
nach den Autoren Baldwin- oder auch BPT-Diagramme genannt werden. Abbildung3.2
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zeigt ein solches Diagramm für das hier vorliegende Sample. Anhand der Verhältnisse
der diagnostischen Emissionslinien Hα und [N II ]λ6584 sowie Hβ und [OIII ]λ5007
kann zwischen Seyfert-, LINER- und Starburst-Galaxien (HII ) unterschieden werden.
Die eingezeichneten gepunkteten Linien geben empirisch gefundene Abgrenzungen
zwischen diesen drei Galaxien-Typen wieder. Eine aktuelle Zusammenfassung spek-
troskopischer Liniendiagnostik findet sich beiVeilleux (2001).

Der Vergleich von Linienintensitäten ist naẗurlich nur sinnvoll, sofern diese Linien
im gleichen Raumgebiet entstehen, also in der so genannten Narrow-Line Region
(NLR). Daher sind naturgem̈aß in Abbildung3.2 nur diejenigen Objekte des XGAL-
Teilsamples enthalten, für die schmale Linienkomponenten der entsprechenden Emis-
sionslinien gemessen werden konnten. Bei Seyfert-1 und insbesondere auch bei NLS1
Galaxien ohne messbare schmale Balmerkomponenten kann man das Schema nicht an-
wenden, diese Objekte sind allerdings auch anhand ihrer breiten Linienkomponenten
sowieso zweifelsfrei klassifizierbar. Generell ist das Schema für Seyfert-1 Galaxien un-
genauer als f̈ur Seyfert-2 Galaxien, da breite Balmerlinienkomponenten die Messung
der schmalen Komponenten erschweren.

Insgesamt konnten für 47 Objekte sowohl die verbotenen Emissionslinien
[N II ]λ6584 und [OIII ]λ5007 als auch schmale Linienkomponenten der Balmerlinien
Hα und Hβ gemessen werden. Der bei weitem größte Teil der Galaxien kann mit Hilfe
dieses Diagramms sofort den Seyfert-Galaxien zugerechnet werden; unter den Objek-
ten, f̈ur die alle vier genannten Emissionslinien gemessen werden konnten, liegen nur
sechs nicht im Bereich der Seyfert-Galaxien.

Drei dieser Galaxien liegen im Bereich der HII -Objekte, obwohl sie als Seyfert-
Galaxien klassifiziert wurden: CGCG 196-064, CGCG 425-034 und Mkn 863 (in die-
ser Reihenfolge mit zunehmendem Verhältnis [N II ]λ6584/Hα). Alle drei Quellen ha-
ben eindeutig breite Balmerlininenkomponenten und sind daher zweifelsfrei Seyfert-
Galaxien. Andererseits sind die schmalen Balmerlininenkomponenten ungewöhnlich
stark und f̈uhren dazu, dass die Galaxien im Baldwin-Diagramm im Bereich der HII -
Objekte liegen.

Bei CGCG 196-064 sind die Linienprofile von Hα und Hβ insgesamt relativ schmal
und spektral nicht sehr gut aufgelöst; dies f̈uhrt bei der Entfaltung der einzelnen Li-
nien zu ḧoheren Ungenauigkeiten und kann eine Ursache für die Lage im Baldwin-
Diagramm sein. Dasselbe gilt für Mkn 863 bez̈uglich Hα. Eine andere Fehlerquelle im
Fall von CGCG 196-064 ist das deutlich unterdurchschnittliche Signal/Rausch-Verhält-
nis des Spektrums. Mkn 863 hingegen liegt sehr nahe an der Grenze zum Seyfert-Gebiet
(Spektren s. Anhang).

Wichtig für zahlreiche weitere Abbildungen in allen folgenden Kapiteln ist die in der
Legende der Abbildung3.2 erklärte Zeichenkodierung der einzelnen Galaxien-Typen
– sie wird in dieser Arbeit durchgehend benutzt werden. Hinzu kommen werden noch
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Abbildung 3.3: Typische Spektren verschiedener Galaxientypen: abgebildet sind
Spektren der NLS1 Galaxie ESO 407-017 (oben links), der Seyfert-1.5 Galaxie
ESO 381-007 (oben rechts), der Seyfert-1.9 Galaxie UGC 12040 (unten links)
und der LLAGN Galaxie NGC 70 (unten rechts). Die im Text beschriebenen Cha-
rakteristika sind gut zu erkennen.

gefüllte blaue Kreise als Symbol für VBLG sowie offene hellblaue Rauten als Symbol
für BL Lac Objekte.

• LLAGN

Für 18 Galaxien konnte zwar das Verhältnis [N II ]λ6584/Hα, nicht jedoch
[O III ]λ5007/Hβ gemessen werden. Diese Objekte sind bei einem Ordinatenwert
[O III ]λ5007/Hβ = 0.1 in Abbildung3.2 eingezeichnet. Einige dieser Galaxien
sind aufgrund breiter Balmerlinien eindeutig Seyfert-Galaxien. Für zwei Objek-
te (MCG 5-34-53 und AM 2354-304) konnten Obergrenzen für [O III ]λ5007/Hβ
abgescḧatzt werden, aus denen folgt, dass es sich um HII -Objekte handelt. F̈ur
zwei weitere Objekte (PMN J0100-1517 und MCG –01-33-054) konnte zwar
[O III ]λ5007, nicht jedoch Hβ detektiert werden; daraus wurde eine Untergren-
ze von [OIII ]λ5007/Hβ> 10 abgescḧatzt, so dass es sich hierbei um Seyfert-2
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Galaxien handelt. Diëubrigen k̈onnten formal (schwache) Seyfert-2 Galaxien
oder LINER sein.

Außerdem gibt es noch drei Galaxien, für die nur eine schwache Emission in Hα
gemessen werden konnte und die daher in Abbildung3.2nicht eingezeichnet sind;
auch diese Quellen können Seyfert-2 Galaxien oder LINER sein, zeigen aber in
jedem Fall nur eine minimale Aktivität.

Aufgrund der geringen Leuchtkraft des Aktiven Kerns werden diese Quellen als

”
low-luminosity AGN“ (LLAGN) bezeichnet (Ho, Filippenko & Sargent1997a).

• Inaktive

Neben den Emissionsliniengalaxien gibt es einige Objekte im Sample, die ein
gewöhnliches Absorptionslinienspektrum zeigen – es sind keinerlei Emissions-
linien erkennbar. Hierbei handelt es sich um normale, nicht aktive bzw. inaktive
Galaxien.

• BL Lac

Es befinden sich vier Quellen im Sample, die ein flaches, kontinuierliches Spek-
trum ohne Emissionslinien und ohne eindeutig identifizierbare Absorptionslinien
zeigen. Diese Quellen wurden als BL Lac Objekte identifiziert, eine sehr spezielle
und relativ seltene Klasse Aktiver Galaxien von denen man annimmt, dass ein auf
uns zugerichteter Jet für das strukturlose Spektrum verantwortlich ist.

Abbildung3.3 zeigt typische Beispiele für Spektren verschiedener Galaxientypen. Bei
der NLS1 Galaxie ESO 407-017 oben links ist gut zu sehen, dass die Balmerlinien Hα
und Hβ nur wenig breiter als die verbotenen Linien [OIII ]λ4959,5007 sind. Die Seyfert-
1.5 Galaxie ESO 381-007 oben rechts zeigt sowohl schmale als auch breite Komponen-
ten in den Balmerlinien, am besten zu erkennen in Hβ. Die Seyfert-1.9 Galaxie UGC
12040 unten links hat eine schwache breite Hα-Komponente, jedoch keine breite Hβ-
Komponente. Der LLAGN NGC 70 unten rechts schließlich zeigt fast nur schwache
[N II ]λ6584-Emission und ansonsten ein galaktisches Absorptionslinienspektrum.

Ferner sind Beispiele für VBLG-Spektren (Abbildungen2.1 und 3.1 in den vorheri-
gen Abschnitten) und für ein Spektrum einer nicht aktiven Galaxie (Abbildung3.5 im
übern̈achsten Abschnitt) abgebildet.

Die Ergebnisse dieses Klassifikationsschemas sind zusammen mit den Beobachtungs-
daten und den Linienverhältnissen des Baldwin-Diagramms [NII ]λ6584/Hα und
[O III ]λ5007/Hβ in Tabelle3.1aufgelistet.
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Tabelle3.1: Identifikationen der röntgenselektierten Galaxien XGAL gemäß des
in diesem Kapitel beschriebenen Klassifikationsschemas. Die Beobachtungster-
mine und Belichtungszeiten texp der Spektren sowie die diagnostischen Linien-
verḧaltnisse des Baldwin-Diagramms (s. Abbildung3.2) sind ebenfalls aufge-
listet. Die hier eingef̈uhrte Nummerierung der Quellen wird wie auch bei den
VBLG durchg̈angig beibehalten.

Nr. Name Beob.- texp/ [N II ] [O III ] Typ
termin min. Hα Hβ

45 1RXSJ201731.2-411452 97Jul 3. 15 BL Lac
46 PHL 1389 96Nov 4. 20 BL Lac
47 PMN J0630-2406 96Nov 2. 10 BL Lac
48 RX J011232.8-320140 96Nov 3. 15 BL Lac
49 RX J023454.8-293425 96Nov 4. 50 QSO
50 AM 2354-304 E 97Jul 5. 20 Sy1
51 CGCG 015-026 97Jul 5. 30 2.13 19.86 Sy1
52 CGCG 049-106 97Jul 6. 20 1.64 14.43 Sy1
53 CGCG 433-025 96Nov 3. 30 38.00 Sy1
54 ESO 080- G 005 96Nov 2. 30 0.80 13.00 Sy1
55 ESO 104-IG041A 97Jul 2. 20 Sy1
56 ESO 113- G 010 96Nov 2. 15 1.40 5.30 Sy1
57 ESO 15- IG 011 96Nov 4. 30 0.70 5.40 Sy1
58 ESO 209- G 012 96Nov 5. 20 1.60 8.60 Sy1
59 ESO 244- G 017 96Nov 4. 15 1.50 7.10 Sy1
60 ESO 328-36 S 97Jul 2. 20 1.93 Sy1
61 ESO 416- G 002 96Nov 4. 25 2.60 22.10 Sy1
62 ESO 490- IG 026 96Nov 4. 15 1.40 16.40 Sy1
63 ESO 511-30 97Jul 2. 10 2.71 24.22 Sy1
64 ESO 548- G 081 96Nov 5. 25 7.90 Sy1
65 ESO 552- G 039 96Nov 4. 25 1.60 18.40 Sy1
66 ESO 602- G 031 96Nov 2. 30 1.30 10.10 Sy1
67 Fairall 969 97Jul 2. 60 3.16 7.22 Sy1
68 HCG 4a 96Nov 4. 15 1.70 8.20 Sy1
69 IC 5287 96Nov 4. 30 4.80 Sy1
70 IRAS F20315-3047 97Jul 4. 30 1.21 6.02 Sy1
71 KUG 0128+328 97Aug 31. 15 2.05 54.28 Sy1
72 KUG 1618+410 97Aug 21. 20 0.27 14.64 Sy1
73 MCG -01-13-025 96Nov 5. 20 0.90 2.90 Sy1
74 MCG -02-12-050 96Nov 2. 30 1.10 38.10 Sy1
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Nr. Name Beob.- texp/ [N II ] [O III ] Typ
termin min. Hα Hβ

75 MCG -02-14-009 96Nov 2. 15 0.90 8.60 Sy1
76 MCG -02-59-006 96Nov 5. 15 1.30 Sy1
77 MCG 1-59-85 X884 97Jul 3. 25 Sy1
78 MCG 3-47-2 97Aug 29. 29 1.02 4.38 Sy1
79 NGC 1218 96Nov 2. 25 21.50 Sy1
80 NGC 427 96Nov 3. 45 1.80 Sy1
81 PMN J0623-6436 96Nov 2. 20 Sy1
82 VIII Zw 36 96Nov 3. 15 0.90 13.40 Sy1
83 CGCG 374-029 97Jul 3. 20 1.62 36.07 NLS1
84 CGCG 493-004 97Aug 30. 20 0.04 0.41 NLS1
85 ESO 407-17 97Jul 2. 20 1.38 NLS1
86 IIZW 177 97Jul 3. 30 1.28 10.55 NLS1
87 KUG 1618+402 97Aug 31. 20 0.27 16.16 NLS1
88 NGC 7158 96Nov 4. 15 0.90 10.90 NLS1
89 CGCG 163-074 97Aug 31. 20 0.68 8.64 Sy1.5
90 CGCG 196-064 97Aug 1. 20 0.25 1.25 Sy1.5
91 CGCG 425-034 97Jul 5. 40 0.44 1.60 Sy1.5
92 CGCG 493-002 97Aug 30. 20 0.69 4.84 Sy1.5
93 ESO 381- 7 97Jul 3. 20 0.98 9.85 Sy1.5
94 MCG 6-38-5 97Aug 31. 20 0.96 6.72 Sy1.5
95 MRK 863 97Jul 5. 10 0.50 1.94 Sy1.5
96 NPM1G-16.0443 97Jul 3. 20 0.80 5.24 Sy1.5
97 CGCG 022-021 97Jul 2. 20 0.98 3.90 Sy1.8
98 MCG -01-30-041 97Jul 5. 20 0.64 3.00 Sy1.8
99 CGCG 023-021 97Jul 3. 30 3.07 Sy1.9

100 CGCG 21-63 97Jul 3. 30 1.30 4.64 Sy1.9
101 CGCG 399-005 97Jul 2. 20 2.77 12.61 Sy1.9
102 PKS 0018-19 97Jul 6. 35 1.54 25.22 Sy1.9
103 PKS 2331-24 97Jul 5. 30 6.86 Sy1.9
104 UGC 12040 97Aug 29. 30 2.85 Sy1.9
105 UGC 12282 97Aug 31. 20 3.75 16.85 Sy1.9
106 ESO 409- 3 97Jul 2. 20 1.27 4.52 Sy2
107 MCG -01-05-031 96Nov 6. 15 0.70 3.70 Sy2
108 MCG -01-33-054 97Jul 2. 20 1.60 Sy2
109 PKS 1928-34 97Jul 2. 30 1.80 8.70 Sy2
110 PMN J0100-1517 97Jul 5. 10 2.47 Sy2
111 UGC 3134 96Nov 5. 15 0.80 4.00 Sy2
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Nr. Name Beob.- texp/ [N II ] [O III ] Typ
termin min. Hα Hβ

112 AM 0426-625 96Nov 3. 10 LLAGN
113 CGCG 375-033 97Jul 3. 10 LLAGN
114 ESO 254- G 017 96Nov 3. 25 2.10 LLAGN
115 ESO 399- 15 97Jul 3. 20 LLAGN
116 ESO 45- 11 97Jul 2. 30 LLAGN
117 IC 1867 96Nov 5. 10 6.70 LLAGN
118 MCG 6-37-23 97Aug 30. 10 LLAGN
119 NGC 5959 97Jul 3. 10 LLAGN
120 NGC 6159 97Aug 1. 10 LLAGN
121 NGC 6370 97Aug 30. 10 LLAGN
122 NGC 70 97Aug 30. 16 7.28 LLAGN
123 NGC 71 97Aug 30. 16 7.97 LLAGN
124 NGC 7749 97Jul 3. 10 LLAGN
125 UGC 11950 97Aug 30. 10 LLAGN
126 UGC 12492 96Nov 5. 10 LLAGN
127 UGC 32 97Aug 1. 20 2.47 LLAGN
128 VIIZW 608 97Aug 1. 20 1.81 LLAGN
129 ESO 122- IG 016 96Nov 5. 20 LINER
130 ESO 15- IG 011 b 96Nov 4. 15 0.90 1.40 LINER
131 NGC 1217 96Nov 2. 10 LINER
132 ESO 267-13 97Jul 6. 20 0.53 1.44 HII
133 MCG 5-34-53 97Aug 1. 10 0.52 HII
134 MCG 7-37-18 comp. 97Aug 29. 15 0.29 0.89 HII
135 CGCG 043-056 97Jul 6. 10 inaktiv
136 ESO 120- G 023 96Nov 5. 10 inaktiv
137 ESO 122- IG 016 b 96Nov 5. 20 inaktiv
138 ESO 184- 68 97Jul 2. 10 inaktiv
139 ESO 290- 3 NE 97Jul 5. 20 inaktiv
140 ESO 350- 15 97Jul 6. 10 inaktiv
141 ESO 600- 14 97Jul 3. 10 inaktiv
142 IC 4991 97Jul 3. 10 inaktiv
143 MCG -07-47-032 97Jul 2. 10 inaktiv
144 MCG 10-26-15 97Aug 30. 10 inaktiv
145 MCG 13-12-22 97Aug 31. 15 inaktiv
146 MCG 5-41-10 97Aug 30. 10 inaktiv
147 MCG 7-37-18 97Aug 29. 10 inaktiv
148 NGC 57 97Aug 31. 10 inaktiv
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Nr. Name Beob.- texp/ [N II ] [O III ] Typ
termin min. Hα Hβ

149 NGC 6160 97Aug 1. 10 inaktiv
150 NGC 6414 97Aug 28. 30 inaktiv
151 SGC 2005.3-5431 97Jul 3. 10 inaktiv
152 UGC 12804 97Aug 28. 10 inaktiv
153 UGC 716 96Nov 4. 15 inaktiv
154 VIIZW 608 comp. 97Aug 1. 20 inaktiv
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Tabelle 3.2: Analog zur Tabelle3.1 sind hier die Linienverḧaltnisse
[O I]λ6300/Hα und [SII ]λ6717,6731/Hα aufgelistet, wobei bei letzteren die
Summe der Fl̈usse der beiden Schwefellinien gemessen wurde. Da diese Linien
i.d.R. schẅacher sind als [NII ]λ6584, konnten sie bei weniger Objekten als
[N II ]λ6584/Hα bestimmt werden und sind zudem auch weniger genau. Anders
als in Tabelle3.1 sind hier nur diejenigen Galaxien aufgeführt, für die mindes-
tens eines der Linienverhältnisse gemessen werden konnte.

Nr. Name [OI]λ6300 [S II ]λ6717,6731 Typ
Hα Hα

50 AM 2354-304 E 0.24 Sy1
51 CGCG 015-026 2.40 Sy1
52 CGCG 049-106 0.20 1.48 Sy1
54 ESO 080- G 005 0.10 0.30 Sy1
56 ESO 113- G 010 0.10 0.40 Sy1
57 ESO 15- IG 011 0.10 0.50 Sy1
58 ESO 209- G 012 0.20 0.80 Sy1
59 ESO 244- G 017 0.20 0.30 Sy1
61 ESO 416- G 002 0.60 1.00 Sy1
62 ESO 490- IG 026 0.30 0.90 Sy1
63 ESO 511-30 1.15 Sy1
64 ESO 548- G 081 0.50 1.70 Sy1
65 ESO 552- G 039 0.70 1.20 Sy1
66 ESO 602- G 031 0.10 0.40 Sy1
67 Fairall 969 0.38 1.21 Sy1
68 HCG 4a 0.20 0.70 Sy1
69 IC 5287 1.80 Sy1
70 IRAS F20315-3047 0.26 0.65 Sy1
71 KUG 0128+328 0.91 0.95 Sy1
72 KUG 1618+410 0.06 0.31 Sy1
73 MCG -01-13-025 0.40 0.30 Sy1
74 MCG -02-12-050 0.50 1.10 Sy1
75 MCG -02-14-009 0.20 Sy1
76 MCG -02-59-006 0.10 Sy1
78 MCG 3-47-2 0.40 Sy1
79 NGC 1218 9.50 Sy1
80 NGC 427 0.80 1.10 Sy1
82 VIII Zw 36 0.20 0.50 Sy1
83 CGCG 374-029 2.42 NLS1
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Nr. Name [OI]λ6300 [S II ]λ6717,6731 Typ
Hα Hα

84 CGCG 493-004 0.01 0.09 NLS1
86 IIZW 177 0.33 NLS1
87 KUG 1618+402 0.08 0.23 NLS1
88 NGC 7158 0.10 0.10 NLS1
89 CGCG 163-074 0.12 0.42 Sy1.5
90 CGCG 196-064 0.16 Sy1.5
91 CGCG 425-034 0.03 0.22 Sy1.5
92 CGCG 493-002 0.08 0.34 Sy1.5
93 ESO 381- 7 0.15 0.59 Sy1.5
94 MCG 6-38-5 0.11 0.27 Sy1.5
95 MRK 863 0.14 Sy1.5
96 NPM1G-16.0443 0.43 Sy1.5
97 CGCG 022-021 0.07 0.21 Sy1.8
98 MCG -01-30-041 0.05 0.33 Sy1.8
99 CGCG 023-021 1.41 Sy1.9

100 CGCG 21-63 0.76 0.87 Sy1.9
101 CGCG 399-005 0.74 0.77 Sy1.9
102 PKS 0018-19 1.11 Sy1.9
104 UGC 12040 0.57 0.82 Sy1.9
105 UGC 12282 0.46 1.33 Sy1.9
106 ESO 409- 3 0.42 0.43 Sy2
107 MCG -01-05-031 0.20 0.40 Sy2
108 MCG -01-33-054 0.58 Sy2
109 PKS 1928-34 0.97 Sy2
110 PMN J0100-1517 0.30 1.30 Sy2
111 UGC 3134 0.10 0.40 Sy2
114 ESO 254- G 017 1.20 LLAGN
117 IC 1867 0.80 LLAGN
130 ESO 15- IG 011 b 0.20 0.60 LINER
132 ESO 267-13 0.20 HII
133 MCG 5-34-53 0.48 HII
134 MCG 7-37-18 comp. 0.08 0.44 HII
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3.3 Häufigkeitsverteilung der AGN-Typen

Im Folgenden soll auf die Ḧaufigkeitsverteilung der verschiedenen AGN-Typen ein-
gegangen werden, die sich aus dem im vorherigen Abschnitt beschriebenen Klassifi-
kationsschema ergibt. Diese Häufigkeiten sind in Tabelle3.3 sowohl absolut als auch
relativ aufgelistet.

Zunächst sind in der linken Spalte alle bisher betrachteten AGN-Typen mit ihren jeweili-
gen Ḧaufigkeiten einzeln aufgeführt. Es f̈allt sofort auf, dass einige Typen nur sehr selten
vertreten sind, so sind z.B. nur ein QSO und zwei Seyfert-1.8 Galaxien im Sample. Weil
außerdem gewisse Typen sehr eng miteinander verwandt sind, wurden sie wie folgt zu
Gruppen zusammengefasst und in der mittleren Spalte der Tabelle3.3aufgef̈uhrt.

QSO, Seyfert-1 und NLS1 Galaxien gehören alle zu den Typ-1 AGN, d.h. sie haben
eine beobachtbare Broad-Line Region und zeigen daher in ihren Spektren breite Emis-
sionslinien. Die dreïUbergangstypen Seyfert-1.5, Seyfert-1.8 und Seyfert-1.9, die sich
durch das Verḧaltnis von schmaler zu breiter Linienkomponente von Hα und Hβ un-
terscheiden, wurden zu einer weiteren Gruppe zusammengefasst. Und letztlich wurden
auch Seyfert-2, LLAGN und LINER-Galaxien in einer Gruppe gebündelt – wie oben
bereits beschrieben, konnten die LLAGN, die anteilsmäßig etwa 65% dieser Gruppe
ausmachen, hinsichtlich ihres optischen Emissionslinienspektrums sowieso nicht ein-
deutig von Seyfert-2 oder LINER-Galaxien abgegrenzt werden.

Zuletzt wurden wiederum die drei obigen Gruppen zu Typ-1,2,3 AGN zusammenge-
fasst. Ausgenommen blieben folglich nur die VBLG – formal Seyfert-1 Galaxien, die
hier aber aufgrund ihrer besonderen Selektion separat betrachtet werden sollen –, die
BL Lac, ein sehr spezieller AGN-Typ, sowie die HII - und die inaktiven Galaxien, bei
denen es sich nicht um AGN handelt.

Um diese Ḧaufigkeitsverteilung der verschiedenen AGN-Typen besser zu illustrieren,
wurde sie in Abbildung3.4 in Form eines Balkendiagramms graphisch dargestellt. Die
primären, breiten Balken bezeichnen BL Lac (0), VBLG (0.5), Seyfert-1 bzw. Typ1-
AGN (1), Seyfert-1.5, -1.8 und -1.9 (1.5), Seyfert-2 (2), LLAGN (2.5) LINER bzw.
Seyfert-3 (3), HII (4) und inaktive Galaxien (5). Die in Klammern angegebenen Zahlen
bezeichnen die Position in diesem Diagramm und definieren damit gleichzeitig eine
Typen-Sequenz, die auch im Folgenden weiter benutzt und diskutiert werden wird. Sie
lehnt sich an diëubliche Sequenz Seyfert-1, Seyfert-2, Seyfert-3/LINER an und soll
diese zun̈achst rein formell erweitern.

Auch in Abbildung3.4ist der Balken f̈ur Typ-1 AGN/Sy-1 nochmals unterteilt in QSO,
Seyfert-1 und NLS1 sowie derjenige für die Übergangstypen Seyfert-1.5. . . 1.9 in die
drei einzelnen Typen.

Zusammenfassend kann festgehalten werden, dass das Gesamtsample aus vier größeren
Gruppen Aktiver Galaxien besteht: den eigens selektierten VBLG, den Typ-1 AGN,
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Tabelle 3.3:Übersichtüber die absoluten und prozentualen Häufigkeiten der ein-
zelnen AGN-Typen. In der ersten Spalte ist die Häufigkeit jedes AGN-Typs aufge-
schl̈usselt, in Spalte zwei sind einige Typen zu Gruppen zusammengefasst, in der
dritten Spalte sind wiederum mehrere Gruppen zusammengefasst (s. Text). Da die
Prozentzahlen auf ganze Zahlen gerundet sind, ergeben sie in der Summe nicht
zwangsl̈aufig exakt 100%.

Typ Häufigkeit Gruppe Ḧaufigkeit Klasse Ḧaufigkeit
abs. rel. abs. rel. abs. rel.

BL Lac 4 3% BL Lac 4 3% BL Lac 4 3%
VBLG 44 29% VBLG 44 29% VBLG 44 29%

QSO 1 1%
Sy1 33 21% Typ-1 AGN 40 26%
NLS1 6 4%

Sy1.5 8 5%
Sy1.8 2 1% Sy1.5. . . 1.9 17 11%

Typ-1,2,3
83 54%

Sy1.9 7 5%
AGN

Sy2 6 4%
LLAGN 17 11%

Sy2/LINER/
26 17%

LINER 3 2%
LLAGN

H II 3 2% H II 3 2% H II 3 2%
inaktiv 20 13% inaktiv 20 13% inaktiv 20 13%

154 154 154

den Übergangstypen Seyfert-1.5,-1.8,-1.9 und der Gruppe Seyfert-2/LINER/LLAGN.
BL Lac Objekte und HII -Galaxien spielen anzahlm̈aßig mit vier bzw. drei Quellen keine
Rolle.

Neben den HII -Galaxien gibt es außerdem noch inaktive Galaxien, von denen sich 20
unter den insgesamt 110 röntgenselektierten Galaxien befinden. Das bedeutet anderer-
seits, dass 79% aller selektierten Quellen neue, d.h. zuvor nicht bekannte AGN sind.
Damit hat sich das Selektionsverfahren alsäußerst effizient zum Auffinden neuer AGN
gezeigt, unsere Suchstrategie war somit sehr erfolgreich.
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Abbildung 3.4: Häufigkeitsverteilung der Galaxien-Typen für das Gesamtsample
(154 Quellen, s. Tabelle3.3). Die Typ-1 AGN sind nochmals in QSO, Seyfert-1
und NLS1, dieÜbergangstypen Seyfert-1.5. . . 1.9 in Sy-1.5, Sy-1.8 und Sy-1.9
aufgeschl̈usselt, d.h. die Summe der Galaxien der jeweils drei Untertypen ent-
spricht der Anzahl der Objekte in derübergeordneten Gruppe. Der hier auf der
Abszisse abgetragene Typ-Parameter der verschiedenen AGN-Typen wird im Fol-
genden weiter verwendet.

3.4 Rotverschiebung der Quellen

Bisher wurde die Bezeichnung XGAL für alle r̈ontgenselektierten Galaxien verwendet.
Im Folgenden werden zusätzlich die K̈urzel XAGN für alle r̈ontgenselektierten AGN
(also XGAL ohne HII - und inaktive Galaxien) sowie XAGN-1 für alle r̈ontgenselektier-
ten Typ-1 XAGN verwendet, so dass zur detaillierten Betrachtung des XGAL-Samples
diese beiden Untergruppen zur Verfügung stehen. Das Teilsample VBLG bleibt davon
naẗurlich unber̈uhrt.

Für die Aktiven Galaxien wurde die Rotverschiebung anhand der Emissionslinien ge-
messen. F̈ur Quellen mit schmalen Linien wurden diese für die Analyse verwendet, da
ihre zentralen Wellenlängen zum einen sehr viel genauer zu bestimmen sind als die
der oft asymmetrischen und aus mehreren Komponenten bestehenden breiten Linien,
und da zum anderen die breiten Komponenten neben der Systemgeschwindigkeit der
Galaxie zus̈atzlich durch die Kinematik aufgrund des großen zentralen Gravitationspo-
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Abbildung 3.5: Absorptionslinienspektrum der nicht aktiven Galaxie MCG +07-
37-018. Das Spektrum dieser Galaxie mit einer Rotverschiebung von z=0.051
wurde ins Ruhesystem transformiert. Die stärksten galaktischen Absorptionen
sind das G-Band beiλ4304, MgI λ5175 und NaI D λ5892, die starken Absorp-
tionen jenseits von 6500̊A entstammen der Erdatmosphäre.

tenzials beeinflusst sind. Ferner kann zumindest bei sehr breiten Linienkomponenten
die Gravitationsrotverschiebung einen zusätzlichen Beitrag leisten (z.B.Bischoff 1993,
Kollatschny & Bischoff2002).

Die Zentralwellenl̈angenλ der Emissionslinien wurden wie in Abschnitt3.1 beschrie-
ben im Rahmen der Linienprofilanalyse gemessen. Sodann wurde für jede Linie die
Rotverschiebung

z=
λ
λ0
−1 (3.1)

berechnet, wobeiλ0 die Laborwellenl̈ange der jeweiligen Linie ist. Die Systemrotver-
schiebung der Galaxie wurde dann als Mittelwert aus allen gemessenen Linien be-
stimmt. Auf diese Weise fielen auch Fehlmessungen einzelner Linien sofort durch eine
abweichende Rotverschiebung auf und konnten unmittelbar korrigiert werden.

Für die nicht aktiven Galaxien ist dieses Verfahren mangels Emissionslinien naturgemäß
nicht anwendbar; stattdessen wurde hier die Rotverschiebung mittels der galaktischen
Absorptionslinien gemessen.

Abbildung3.5 zeigt als Beispiel das Spektrum der Galaxie MCG +07-37-018, das von
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der urspr̈unglichen Rotverschiebung von z=0.051 ins Ruhesystem transformiert wurde.
Charakteristisch sind insbesondere die starken Absorptionen des G-Bandes beiλ4304,
von Mg I λ5175 und NaI D λ5892. Die starken Absorptionen jenseits von 6500Å sind
atmospḧarischer Natur (A- und B-Band Absorption) und daher keine Eigenschaft der
Galaxie.

Zunächst wurde nun ein Absorptionslinienspektrum mit hohem Signal/Rausch-Verhält-
nis ausgeẅahlt, bei dem die Rotverschiebung aus mehreren Linien mit sehr guterÜber-
einstimmung gemessen werden konnte. Dieses Spektrum wurde ins Ruhesystem (z=0)
transformiert und bildet fortan das Referenzspektrum. Anschließend wurde die Rotver-
schiebung aller anderen Spektren durch Verschiebung und Vergleich mit Hilfe einer
Kreuzkorrelation bestimmt.

Dieses Verfahren ist insbesondere bei Spektren mit niedrigerem Signal/Rausch-Verhält-
nis wesentlich genauer als eine direkte Messung, da immer das gesamte Spektrum mit
zahlreichen, auch schwachen Absorptionslinien analysiert wird und nicht nur die weni-
gen, leicht identifizierbaren Hauptlinien.

Zur Durchf̈uhrung dieser Methode wurde dieMIDAS-Routinedetz.prgentwickelt. Diese
interpoliert zun̈achst interaktiv im zu messenden Spektrum und im Referenzspektrum
die atmospḧarischen Linien, da sich diese nicht im Wellenlängensystem der Galaxien
befinden. Anschließend wird das Kontinuum normalisiert, da ansonsten der großräu-
mige Kontinuumsverlauf die nachfolgende Kreuzkorrelation dominieren würde. Dazu
wurde eine sog.

”
Spline“-Funktion angepasst (Dierckxx 1982) und dann durch diese

dividiert. Schließlich wird die Wellenlängenskala der Spektren logarithmiert; das ver-
einfacht den folgenden Arbeitsschritt, da nun allein mit linearen Verschiebungen die
logarithmischen Spektren zur Deckung gebracht werden können. Letzteres geschieht
automatisch im Rahmen einer Kreuzkorrelationsanalyse beider Spektren.

Aus der Position des Maximums der Korrelation läßt sich unmittelbar log(1+z) entneh-
men und somit sofort die Rotverschiebung z des zu messenden Spektrums bestimmen.
Weiterhin wird das ins Ruhesystem transformierte Spektrum errechnet. Wiederholt man
mit diesem die Kreuzkorrelation mit nun sehr viel kleineren Wellenlängeninkrementen,
so kann man die Genauigkeit der Rotverschiebungsbestimmung noch erheblich steigern.

Auf diese Weise konnten mit Hilfe vondetz.prgdie Rotverschiebungen der Absorptions-
liniengalaxien in konsistenter Weise und mit großer Genauigkeit gemessen werden.

Auch ein Teil der Emissionsliniengalaxien zeigt deutliche Absorptionslinien der unter-
liegenden Galaxie und zwar umso deutlicher, je schwächer das̈uberlagerte nichtthermi-
sche Kontinuum des Aktiven Kerns ist. In einem zweiten Schritt wurdedetz.prgdahin-
gehend erweitert, dass auch Emissionslinien interaktiv interpoliert werden konnten und
somit anschließend das Programm die Rotverschiebung der unterliegenden Galaxie aus
den Absorptionslinien messen konnte.
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Abbildung 3.6: Häufigkeitsverteilung der Rotverschiebungen der Quellen. Die
schraffierten Bereiche der Balken repräsentieren die XGAL, die schwarzen Berei-
che die VBLG. Die entsprechenden statistischen Daten sind in Tabelle3.4aufge-
listet. Während die XGAL sich sehr stark bei kleinen Rotverschiebungen< 0.1
konzentrieren, zeigen die VBLG eine sehr viel breitere Verteilung mit einer höher-
en mittleren Rotverschiebung.

Für diejenigen Galaxien, für die sowohl eine Rotverschiebung aus dem Emissionslinien-
spektrum wie auch aus dem Absorptionslinienspektrum bestimmt werden konnte, ergab
sich in keinem Fall eine signifikante Abweichung zwischen beiden Meßwerten.

Für die BL Lac Objekte konnte aufgrund ihrer linienlosen Spektren naturgemäß keine
Rotverschiebung bestimmt werden.

Abbildung 3.6 zeigt die Ḧaufigkeitsverteilung aller gemessenen Rotverschiebungen.
Während sich die XGAL (schraffierte Bereiche der Balken) sehr stark bei kleinen Rot-
verschiebungenz< 0.1 konzentrieren, zeigen die VBLG (schwarze Balken) eine sehr
viel breitere Verteilung mit einer ḧoheren mittleren Rotverschiebung.

Dieses Verhalten spiegelt sich auch in den in Tabelle3.4aufgelisteten statistischen Da-
ten wider: sowohl der Mittelwert als auch die Streuung der Rotverschiebung sind für die
XGAL deutlich geringer als f̈ur die VBLG.

Die Ursache daf̈ur liegt in der Selektion der beiden Samples. Aufgrund der Selektions-
kriterien der XGAL (Detektion imROSATAll-Sky Survey; optisches, extragalaktisches
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Tabelle 3.4:Statistik der Rotverschiebungen der Quellen für das Gesamtsample
sowie die Untergruppen VBLG, XGAL, XAGN und XAGN-1. Aufgelistet sind
jeweils die Gr̈oße des Samples N, Minimum und Maximum sowie Mittelwert<z>
und Standardabweichungσ. In ähnlicher Weise werden auch in den folgenden
Kapiteln statistischen Daten aufgelistet.

z
N Min. Max. <z> σ

Gesamtsample 150 0.009 0.678 0.092 0.129

VBLG 44 0.009 0.669 0.201 0.174

XGAL 106 0.013 0.678 0.047 0.066
XAGN 83 0.013 0.678 0.048 0.071
XAGN-1 57 0.013 0.678 0.054 0.088

Gegensẗuck) befinden sich diese alle in geringer Entfernung. Die VBLG hingegen sind
recht selten und im Mittel leuchtkräftiger als die XGAL und wurden daher in einem sehr
viel größeren Raumbereich des Universums detektiert. Dieser Unterschied wird sich in
den folgenden Abschnitten wiederfinden.

Die Unterschiede zwischen den Gruppen XGAL, XAGN und XAGN-1 sind gering und
angesichts der Streuung nicht signifikant. In der Tendenz ist die mittlere Rotverschie-
bung in der obigen Sequenz leicht zunehmend.

3.5 Räumliche Verteilung der XGAL

In Abbildung3.7ist die r̈aumliche Verteilung der röntgenselektierten Galaxien in Aitoff-
Projektion dargestellt. Es werden sowohl alle ursprünglich selektierten Objekte des
Samples als Kreuze wie auch die letztendlich erfolgreich spektroskopierten Galaxien
(offene Symbole) gezeigt.

Nachdem durch die optische Spektroskopie festgestellt wurde, dass es sich bei den rönt-
genselektierten Galaxien tatsächlichüberwiegend um AGN handelt, stellt sich sofort die
bereits oben kurz angesprochene Frage (s. Abschnitt2.2), warum diese Quellen zuvor
nicht als AGN bekannt waren.

Wären die Quellen statistisch zufällig früheren Suchprogrammen für Aktive Galaxien
entgangen, so k̈onnte man vermuten, dass auf der Südhemispḧare mehr neue röntgen-
selektierte AGN gefunden werden sollten, denn klassische AGN-Suchprogramme wie
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Abbildung 3.7: Räumliche Verteilung der Quellen des Samples röntgenselektier-
ter Galaxien (Aitoff-Projektion). Die Kreuze bezeichnen alle ursprünglich selek-
tierten Objekte des Samples, die anderen Symbole diejenigen Objekte, von denen
Spektren hinreichender Qualität gewonnen werden konnten. Außer den durch die
galaktische Scheibe bedingten Freiräumen sind keine besonderen Unregelmäßig-
keiten in der Verteilung auffällig.

z.B. die Objektivprismendurchmusterungen vonMarkarian(1967) (für eine vollsẗandi-
ge Liste der insgesamt 1500 Markarian-Galaxien sieheMazzarella & Balzano1986)
konzentrierten sich auf den Nordhimmel.

Für einen solchen Effekt liefern unsere in Abbildung3.7dargestellten Daten keine Hin-
weise. Gr̈oßere L̈ucken sind auf die galaktische Scheibe zurückzuf̈uhren; die Beobach-
tung extragalaktischer Quellen bei geringer galaktischer Breite wird durch Absorption
verhindert. Ansonsten ist eine Konzentration der Quellen auf die Südhemispḧare nicht
zu erkennen und damit aus der räumlichen Verteilung der XGAL kein weiterer Hinweis
auf ihre Natur zu entnehmen.
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Kapitel 4

Der Multifrequenzdatensatz

In diesem Kapitel werden die Kontinuumsdatensätze der vier Frequenzbereiche Optisch,
Röntgen, Radio und Ferninfrarot vorgestellt. Es werden sowohl die Quellen, denen die
Daten entnommen sind, als auch ihre generellen Eigenschaften besprochen. Zuvor wird
die weiter unten angewandte Korrelationsanalyse sowie das der Berechnung der Leucht-
kräfte zu Grunde liegende kosmologische Modell skizziert.

4.1 Korrelationsanalyse

Der lineare, Pearson’sche Korrelationskoeffizientrp ist ein Indikator daf̈ur, wie gut
Messpunkte(xi ,yi) zu einer Geraden passen. Er ist durch

rp =
Σ(xi−<x>)(yi−<y>)√
Σ(xi−<x>)2Σ(yi−<y>)2

(4.1)

definiert, wobei<x> und<y> die jeweiligen arithmetischen Mittelwerte sind. Dabei
wird vorausgesetzt, dass die betrachteten Größen normalverteilt sind.

Diese Voraussetzung ist nicht erforderlich zur Berechnung der Rangkorrelation nach
Spearmanrs, die sich daher auch anbietet, wenn die Verteilungsfunktion der Messwerte
nicht genau bekannt ist. Aus diesem Grunde wird im Folgenden immer die Spearman-
Korrelation mit

rs = 1− 6ΣD2
i

N(N2−1)
(4.2)

betrachtet. Dabei ist N die Anzahl der Messwertpaare undDi die Differenz in den Rang-
plätzen der beiden zusammengehörigen Werte eines Wertepaares.
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Ein weiterer Vorteil der Spearman-Korrelation besteht darin, dass das Ergebnis nicht da-
von abḧangt, ob eine Gr̈oßex oder eine monotone Funktion vonx (z.B. logx) analysiert
wird. Das ist daher von Bedeutung, da die meisten Größen hier logarithmisch betrachtet
und graphisch dargestellt werden.

Zus̈atzlich zum Korrelationskoeffizientenr wird im Folgenden noch die Wahrschein-
lichkeit P(r ≥ r0) der sog. Null-Hypothese angegeben, die besagt, dass N Messungen
zweier unkorrelierter Variablen einen Korrelationskoeffizienten r größer oder gleichr0

liefern. Ist P kleiner als 5%, wird ḧaufig angenommen, dass eine signifikante Korrelation
vorliegt; beiP< 1% kann man von einer hochsignifikanten Korrelation ausgehen.

4.2 Kosmologisches Modell

Ein erheblicher Teil der Galaxien dieses Samples befindet sich in kosmologischen Ent-
fernungen; ab Rotverschiebungen von etwaz> 0.1 haben kosmologische Effekte ge-
gen̈uber der euklidischen Geometrie signifikante Auswirkungen bei der Berechnung
von Entfernungen und Leuchtkräften. Im Folgenden wird für alle Berechnungen die
Einstein-de Sitter-Kosmologie (q0 = 0.5) benutzt.

Beobachtet man für eine Quelle in einem bestimmten Frequenzband einen Strahlungs-
fluss f , also die Energie, die pro Zeit- und Flächeneinheit den Detektor trifft, so berech-
net sich die LeuchtkraftL der Quelle nach

L = 4π r2
L · f . (4.3)

Dabei istrL die so genannte Leuchtkraftentfernung. Im nahen Kosmos (z� 0.1) ent-
sprichtrL dem geometrischen Abstandr. Allgemein ist die Leuchtkraftentfernung der-
jenige Abstand, f̈ur den auch auf kosmologischen Skalen die im nahen Kosmos gültige
Gleichung4.3gilt. Sie ist mit dem geometrischen Abstand durch

rL = r · (z+1) (4.4)

verkn̈upft.

Die LeuchtkraftentfernungrL eines Objektes ist von der zu Grunde liegenden Kos-
mologie abḧangig. Mit der Lichtgeschwindigkeitc gilt die (verallgemeinerte) Hubble-
Beziehung

rL =
cz
H0
·Ψ(q0,z) (4.5)

mit
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Ψ(q0,z) =
1
q0

+
q0−1

q2
0z

(√
2q0z+1−1

)
(4.6)

Für den nahen Kosmos lässt sichΨ(q0,z)≈ 1 approximieren und man erhält als N̈ahe-
rung die klassische Hubble-Beziehung.

Die Hubble-KonstanteH0 beschreibt die derzeitige Expansionsgeschwindigkeit des
Universums und der Dezelerations- oder Verzögerungsparameterq0 deren zeitliche Ent-
wicklung. Im Folgenden werden eine Hubble-Konstante vonH0 = 75 km s−1 Mpc−1

und ein Verz̈ogerungsparameter vonq0 = 0.5 (Einstein-de Sitter-Kosmos) angenom-
men.

Analog zur Behandlung der Leuchtkräfte muss auch bei der Umrechnung von schein-
baren in absolute bolometrische Magnituden für kosmologische Entfernungen statt der
geometrischen Entfernung die Leuchtkraftentfernung benutzt werden:

m−M = 5logrL[pc]−5 , (4.7)

wobeirL definitionsgem̈aß in parsec anzugeben ist; die absolute Helligkeit eines Objek-
tes ist diejenige, die es scheinbar hätte, wenn es sich in einer Entfernung vonrL = 10 pc
bef̈ande. In dieser Entfernung ist das so genannte Entfernungsmodulm−M = 0.

4.3 Optische Helligkeiten

Im Gegensatz zu den anderen hier diskutierten Spektralbereichen steht für den opti-
schen Bereich außer Frage, dass die Objekte detektiert werden konnten. Es sind nur
Galaxien in das Sample aufgenommen worden, für die ein optisches Gesamtspektrum
hinreichender Qualität gewonnen werden konnte (s. Kapitel3). Insofern muss die opti-
sche Helligkeit f̈ur alle Quellen als zumindest indirektes Selektionskriterium betrachtet
werden, auch wenn ein explizites Beobachtungslimit nicht konkret angegeben werden
kann.

4.3.1 Optische Galaxienkataloge

Die optischen Helligkeiten der Galaxien wurden aus der Literatur entnommen. Primäre
Quelle daf̈ur war der

”
Catalogue of Principal Galaxies“ PGC (Paturel et al.1989). Die

genaue Bestimmung der optischen Helligkeiten in einem aufwändigen Verfahren ist dort
ausf̈uhrlich beschrieben. Wie in Abschnitt2.2erläutert wurde dieser Katalog bereits zur
Selektion des XGAL-Samples verwendet, da er der umfassendste, zu diesem Zweck
geeignete Galaxien-Katalog ist.
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Der PGC umfasst 73 197 Galaxien und damit insbesondere auch alle gängigen fr̈uheren
Galaxienkataloge, wie z.B. NGC, IC, UGC, ESO, MCG und CGCG. Die angegebe-
nen Positionen der Objekte sind in den meisten Fällen genauer als 10′′. Der PGC entḧalt
scheinbare totale B-Helligkeiten BT aller Objekte, f̈ur die entsprechende Messungen zur
Verfügung standen. Dabei wurde viel Wert auf eine möglichst große Homogenität die-
ser Helligkeiten gelegt; gegebenenfalls wurden die Daten aus den verschiedenen Quel-
len entsprechend korrigiert. Daher eignen sich die PGC-Helligkeiten für dieses Projekt
besonders gut.

Falls im PGC keine B-Helligkeiten angegeben waren, wurden diese derNED entnom-
men. In dieser Datenbank sind insbesondere auch neuere Messungen enthalten, die im
PGC noch nicht berücksichtigt werden konnten. Dabei wurden die gleichen Kriterien
zu Grunde gelegt, d.h. es wurden möglichst totale B-Helligkeiten verwendet. In eini-
gen wenigen F̈allen musste auf andere optische Helligkeiten zurückgegriffen werden,
oder es wurden Helligkeiten von Begleitobjekten anhand der Aquisitionsaufnahmen im
Vergleich mit der Prim̈arquelle gescḧatzt.

4.3.2 Der optische Datensatz

Mit Hilfe von Gleichung (4.7) wurden aus den scheinbaren (mB) die absoluten opti-
schen Helligkeiten MB berechnet. Abbildung4.1zeigt für jeden Galaxien-Typ den An-
teil von Objekten, f̈ur den auf diese Weise Absoluthelligkeiten berechnet werden konn-
ten (schraffiert). Wie man sieht, war dies für fast das gesamte Sample möglich. Die
einzige Ausnahme bilden die BL Lac Objekte: da ihre Entfernungen nicht bekannt sind,
konnten auch keine Absoluthelligkeiten berechnet werden.

In Abbildung 4.2 ist die Ḧaufigkeitsverteilung der optischen Absoluthelligkeiten auf-
getragen. Dabei sind die VBLG (schwarz) und die XGAL (schraffiert) dargestellt. Ins-
gesamt erstrecken sich die Helligkeitenüber etwa zehn Magnituden. Ẅahrend die Ver-
teilung der VBLG relativ flach ist, konzentrieren sich die XGAL sehr stark im leucht-
schẅacherem Bereich. Nur einzelne XGAL sind absolut heller als−23 mag.

Diese Eigenschaften spiegeln sich in den in Tabelle4.1aufgelisteten statistischen Daten
der optischen Absoluthelligkeiten wider: während die VBLG im Mittel um genau zwei
Magnituden heller als die XGAL sind, ist die korrespondierende Standardabweichung
fast doppelt so hoch.

Um im Folgenden einen exakteren Vergleich zu ermöglichen, sind f̈ur die r̈ontgenselek-
tierten Galaxien die drei Untergruppen XGAL, XAGN und XAGN-1 einzeln aufgeführt.
Wie Tabelle4.1zeigt, sind sie hinsichtlich der statistischen Daten von MB nahezu iden-
tisch.

In Abbildung4.3sind die optischen Absoluthelligkeiten gegen die Rotverschiebung auf-
getragen. Die absolut helleren Objekte werden bei höheren Rotverschiebungen
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Abbildung 4.1: Schraffiert dargestellt ist der Anteil der verschiedenen Galaxien-
Typen am Gesamtsample, für die absolute optische Helligkeiten vorliegen. Für
die BL Lac Objekte ist die Entfernung und damit auch die Absoluthelligkeit nicht
bekannt, f̈ur alle anderen Quellen konnten Absoluthelligkeiten berechnet werden.

Tabelle 4.1: Statistik der absoluten optischen Helligkeiten MB: aufgelistet sind
für das Gesamtsample, die VBLG sowie die Untergruppen XGAL, XAGN und
XAGN-1 die Anzahl der Objekte mit absoluten optischen Helligkeiten N sowie
Minimum, Maximum, Mittelwert und Standardabweichung von MB. Die drei
letztgenannten Untergruppen sind hinsichtlich ihrer statistischen Daten nahezu
identisch.

MB [mag]
N Min. Max. <MB> σ

Gesamtsample 150 −27.2 −17.9 −21.4 1.7

VBLG 44 −27.2 −19.3 −22.9 2.0

XGAL 106 −24.5 −17.9 −20.7 1.1
XAGN 83 −24.5 −17.9 −20.7 1.1
XAGN-1 57 −24.5 −17.9 −20.6 1.1
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Abbildung 4.2: Dargestellt ist die Ḧaufigkeitsverteilung der absoluten optischen
Helligkeiten des Samples, wobei die VBLG schwarz und die XGAL schraffiert
gezeichnet sind. Auffällig ist der Gegensatz der flachen und breiten Verteilung
der VBLG zu der stark im leuchtschwächeren Bereich konzentrierten Verteilung
der XGAL.

beobachtet, alle Quellen liegen in einem in einem relativ engen Band. Dieser Effekt
ist fundamentaler Natur und wird auch in den weiteren Frequenzbereichen beobach-
tet. Er soll daher am Ende dieses Kapitels in Abschnitt4.7 im Zusammenhang für alle
Frequenzbereiche ausführlicher diskutiert werden.

Die absolut hellen Quellen bei hohen Rotverschiebungen sind nahezu ausschließlich
VBLG – auch das ist in den anderen Frequenzbereichenähnlich.

Die Limitierung der optischen Beobachtungen war dadurch gegeben, dass mit den ver-
wendeten Teleskopen der 2m-Klasse ein analysierbares Spektrum gewonnen werden
konnte. Da es sich hierbei jedoch um kein

”
scharfes“ Kriterium handelt, wurde auf

die Abscḧatzung einer Nachweisgrenze verzichtet. Stattdessen wurden zum Vergleich
zus̈atzlich die AGN des Veron-Kataloges (Véron-Cetty & V́eron2001) als Punkte ein-
gezeichnet. Dieser Katalog ist der umfassendste und enthält fast alle bekannten AGN.

Die Quellen unseres Samples befinden sich zwar eindeutig im am stärksten bev̈olkerten
Gebiet des Diagramms, tendieren aber zum oberen Rand der AGN-Verteilung. Das gilt
für die VBLG im noch sẗarkerem Maße als für die XAGN und bedeutet, dass diese
Objekte im Optischen̈uberdurchschnittlich leuchtkräftig sind.
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Abbildung 4.3: Optische Absoluthelligkeit als Funktion der Rotverschiebung.
Zum Vergleich sind zus̈atzlich die entsprechenden Werte aller AGN/QSO des
Veron-Kataloges (Véron-Cetty & V́eron2001) als Punkte eingezeichnet. Die ab-
solut helleren Quellen werden bei höheren Rotverschiebungen beobachtet. Wie
auch in allen entsprechenden nachfolgenden Graphiken werden die verschiedenen
AGN-Typen durch Symbole wie in Abbildung3.2erklärt kodiert. Hinzu kommen
die durch volle blaue Kreise symbolisierten VBLG.

4.4 Der Röntgenbereich

4.4.1 R̈ontgen-Kataloge

Eine der wesentlichen Grundlagen dieser Arbeit sind Röntgendaten desROSAT-Satel-
liten, insbesondere die vollständige HimmelsdurchmusterungROSATAll-Sky Survey
RASS. Wie in Kapitel2.2ausf̈uhrlich beschrieben, entstammen die Quellen des XAGN-
Teilsamples dem ROSAT All-Sky Survey Bright Source Catalouge 1RXS/RASS-BSC,
der 18811 R̈ontgenquellen entḧalt (Voges et al.1996, 1999). Die dort aufgelisteten R̈ont-
genz̈ahlraten wurden in dieser Arbeit verwendet.

Als Quelle f̈ur ROSAT-Daten f̈ur das VBLG-Teilsample standen darüber hinaus zwei
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weitere Kataloge zur Verfügung, die auf dediziertenROSAT-Beobachtungen beru-
hen. Der

”
First ROSAT Source Catalog of Pointed Observations with the PSPC“

ROSATSRC/1RXP (Voges et al.1994) entḧalt in der hier benutzten Version 74 301
Röntgenquellen, die bei 3927 Einzelbeobachtungen mit demROSAT-PSPC aufgenom-
men wurden. Der

”
First ROSAT Source Catalog of Pointed Observations with the High

Resolution Imager“ ROSHRI/1RXH ist eine entsprechende Liste von Röntgenquellen,
die bei gezielten Beobachtungen mit den HRI registriert wurden (ROSAT Consortium
1999). Sie entḧalt in der hier benutzten Version (19980601) 59 911 Einträge.

Der ROSHRIüberdeckt aufgrund des relativ kleinen Gesichtsfeldes des HRI nur einen
sehr geringen Teil des Himmels. Außerdem sind durch Verwendung des Standard-
Reduktionsverfahrens SASS in Verbindung mit der relativ hohen räumlichen Aufl̈osung
des Instrumentes gelegentlich stärkere R̈ontgenquellen f̈alschlicherweise als mehrere
Einzelquellen registriert. Ein Vergleich von HRI- und PSPC-Daten ist nur eingeschränkt
möglich.

Aus dem vorliegenden VBLG-Sample sind nur sehr wenig Objekte im ROSHRI auf-
geführt; diese sind alle ebenfalls in mindestens einem der beiden anderen verwendeten
Kataloge enthalten. Auf Grund der geschilderten Schwierigkeiten wurde daher auf die
Verwendung der wenigen vorhandenen ROSHRI-Daten ganz verzichtet.

Im RASS-Katalog 1RXS sind 34 und im ROSATSRC 23 der VBLG aufgeführt; davon
sind wiederum 15 in beiden Katalogen enthalten. Bei letzteren sind die entsprechenden
Zählraten i.d.R. von gleicher Größenordnung. Um eine m̈oglichst große Homogenität
der Daten zu erzielen, wurden in diesen Fällen immer die Daten aus dem 1RXS benutzt.

Der Survey RASS und die pointierten PSPC-Beobachtungen sind mit zwei verschie-
denen, aber nahezu baugleichen PSP-Instrumenten gemacht worden (B bzw. C). Die
Unterschiede zwischen den Instrumenten sind sehr gering und für diese Untersuchung
völlig unerheblich.

4.4.2 Galaxiengruppen

ESO 290-3 ist ein Gruppe aus drei Galaxien. Welche der drei die Quelle der Rönt-
genemission ist, konnte auch anhand der Röntgenkonturen nicht entschieden werden.
Optische Spektren wurden von der nordwestlichen (NW) und der nordöstlichen (NE)
Galaxie aufgenommen, nicht jedoch von der südlichen (S). Aktiviẗat konnte bei beiden
spektroskopierten Objekten nicht nachgewiesen werden. Da nach den Röntgenkonturen
die Galaxie NE mit etwas größerer Wahrscheinlichkeit als die Galaxie NW die Rönt-
genquelle ist, wird sie im Sample geführt (ESO 290-3 NE). Es kann aber nicht ausge-
schlossen werden, dass die Galaxie S die eigentliche Röntgenquelle ist.

ESO 407-17 ist ein Galaxienpaar. Die im Optischen deutlich hellere Hauptkomponente
erwies sich als aktive NLS1 Galaxie; daher wurde die schwächere Komponente nicht
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mehr spektroskopiert. Relativ starke Gezeitenarme sind deutliche Anzeichen für Wech-
selwirkung und legen nahe, dass es sich um ein echtes, wechselwirkendes Galaxienpaar
handelt. Die Rotverschiebung der schwächeren Komponente ist nicht bekannt.

In unmittelbarer N̈ahe des Galaxienpaares AM 2354-304 befindet sich mit UGC 12890
eine weitere Galaxie. Hinsichtlich ihrer Positionen könnten alle drei Galaxien Quel-
le der R̈ontgenstrahlung sein, UGC 12890 allerdings mit deutlich geringerer Wahr-
scheinlichkeit. Nach den R̈ontgenkonturen ist diëostliche Komponente AM 2354-304 E
die wahrscheinlichste Quelle der Röntgenstrahlung. Die optische Spektroskopie zeigt,
dass es sich hierbei um eine Seyfert-1 Galaxie handelt. AM 2354-304 W (westliche
Komponente) ist eine Starburst-Galaxie (z= 0.0299), UGC 12890 eine LINER-Galaxie
(z= 0.0394). Im Sample wird folglich AM 2354-304 E geführt.

MCG +7-37-18 ist ein Galaxienpaar. Die nördlichere Galaxie ist im Optischen etwa eine
Magnitude heller, zeigt aber keinerlei Linienemission. Die südlichere ist eine Starburst-
Galaxie und wurde im Gegensatz zur nördlichen Galaxie im NVSS als Radioquelle
detektiert. Anhand der R̈ontgendaten kann nicht sicher entschieden werden, welche die
Röntgenquelle ist: sie deuten aber auf die nördliche Galaxie hin. Um auch der M̈oglich-
keit gerecht zu werden, dass die südliche Galaxie die R̈ontgenquelle ist, werden beide
Galaxien mit der gemessenen Röntgenleuchtkraft aufgeführt.

Im Feld der Galaxie ESO 381-7 befindet sich eine weitere Röntgenquelle (α =12 40
47.9;δ = –33 46 18). Das optische Spektrum zeigt, dass es sich hierbei um ein QSO mit
einer Rotverschiebung vonz= 0.8805 handelt. Die R̈ontgenquelle ist im 1RXH regis-
triert, allerdings nicht eindeutig: es sind vier Einträge verzeichnet. Da es sich außerdem
nicht um eine prim̈are Quelle des Samples handelt, wurde sie nicht weiter berücksich-
tigt.

4.4.3 Der R̈ontgen-Datensatz

Aus denROSAT-Zählraten wurden unter Verwendung der EXSAS-Routine MODEL/
SPECTRUM R̈ontgenfl̈usse und -leuchtkräfte berechnet. Dazu wurde ein Spektralver-
lauf in Form eines Potenzgesetzes

fEdE ∝ E−Γ+1 dE (4.8)

angenommen, wobeifEdE der Energiefluss im Intervall vonE bisE+dE ist. Es wurde
weiterhin ein fester PhotonenindexΓ= 2.3 angenommen, ein typischer Wert für mit
ROSATbeobachtete Galaxien (z.B.Hasinger et al.1991, Walter & Fink1993). Die inter-
stellare Absorption wurde nachDickey & Lockman(1990) korrigiert, eine m̈ogliche
interne Absorption in den Galaxien wurde nicht korrigiert.
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Abbildung 4.4: Schraffiert dargestellt ist der Anteil des Samples, für denROSAT-
Röntgenfl̈usse vorliegen. F̈ur sieben Objekte aus dem VBLG-Teilsample ist dies
nicht der Fall – diese sind durch den nicht schraffierten Bereich gekennzeichnet.
Aufgrund der Auswahl des Samples ist der Röntgendatensatz für das r̈ontgen-
selektierte XGAL-Teilsample vollständig.

In Abbildung 4.4 ist schraffiert dargestellt, für welchen Teil des SamplesROSAT-
Röntgenfl̈usse vorliegen. Aufgrund der Selektion des Samples ist das für das XGAL-
Teilsample zu 100% der Fall. Bei den VBLG sind nur für sieben Objekte keine R̈ont-
genfl̈usse vorhanden.

Die Häufigkeitsverteilung der R̈ontgenleuchtkr̈afte ist in Abbildung4.5dargestellt. Das
VBLG-Teilsample wurde dabei wiederum schwarz gezeichnet. Das obere Ende der
Leuchtkraftverteilung wird im Wesentlichen durch die VBLG gebildet, die sich aller-
dings auch bis zum leuchtschwachen Ende erstrecken. Im Gegensatz dazu zeigen die
XGAL eine sehr ausgeprägte Konzentration um LX = 1043 erg s−1.

In Tabelle4.2 sind die statistischen Parameter des Röntgendatensatzes aufgelistet. Im
Mittel liegt die Röntgenleuchtkraft der VBLG um gut eine Größenordnung̈uber derjeni-
gen der XAGN. Die sehr viel breitere Verteilung der VBLG im Vergleich zu den XAGN
zeigt sich in einer fast doppelt so großen Standardabweichung von log LX. Auch hier
unterscheiden sich XGAL, XAGN und XAGN-1 nur geringfügig.
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Abbildung 4.5: Häufigkeitsverteilung der R̈ontgenleuchtkr̈afte log LX. Die
schwarz dargestellten VBLG dominieren deutlich das obere Ende der Leucht-
kraftverteilung, ẅahrend sich die XGAL (schraffiert) stark im mittleren Bereich
um LX = 1043 erg s−1 konzentrieren.

Tabelle 4.2: Statistik der R̈ontgenleuchtkr̈afte: aufgelistet sind für das Gesamt-
sample und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die
Anzahl der Objekte mit R̈ontgen-Leuchtkr̈aften N sowie Minimum, Maximum,
Mittelwert und Standardabweichung von log LX.

log LX [erg s−1]
N Min. Max. <log LX > σ

Gesamtsample 143 41.8 46.0 43.5 0.9

VBLG 37 41.9 46.0 44.4 1.1

XGAL 106 41.8 45.0 43.1 0.6
XAGN 83 41.8 45.0 43.2 0.6
XAGN-1 57 41.8 45.0 43.3 0.6
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Abbildung 4.6: Röntgenleuchtkraft als Funktion der Rotverschiebung. Die gesti-
chelte Linie entspricht der RASS-Selektionsgrenze von 0.05 cts/s. Während die
XGAL aufgrund der Selektion des Samples relativ dicht oberhalb dieser Grenze
liegen, ist die Streuung der VBLG deutlich größer.

Abbildung 4.6 zeigt die R̈ontgenleuchtkr̈afte als Funktion der Rotverschiebung. Für
die RASS-Beobachtungen wurde die Selektionsgrenze in der Zählrate von 0.05 cts/s in
Röntgenleuchtkraft umgerechnet und als gestrichelte Line eingezeichnet. Dabei wurde
keine interstellare Absorption angenommen.

Naturgem̈aß liegen nahezu alle Quellen des XGAL-Samples oberhalb dieser Grenze.
Eine Ausnahme bildet VII Zw 608, eine Doppelgalaxie, bei der nicht sicher entschie-
den werden konnte, ob VII Zw 608 selbst (z= 0.0646) oder ihr Begleiter (z= 0.0688)
die Quelle der R̈ontgenstrahlung ist. Aufgrund der Röntgenkonturplots wurde ange-
nommen, dass beide Quellen gleichwertig je die Hälfte des Gesamtflusses beisteuern.
Somit liegen beide knapp unterhalb der rechnerischen Selektionsgrenze. Die Streuung
der VBLG um die Selektionsgrenze ist größer: ẅahrend einige unterhalb dieser Grenze
liegen, befinden sich etliche auch deutlich oberhalb.

Der generelle Anstieg der Leuchtkraft mit der Rotverschiebung entspricht dem Ver-
halten der absoluten optischen Helligkeit und wird weiter unten (Abschnitt4.7) noch
genauer besprochen.
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Tabelle 4.3:Wesentliche Charakteristika der verwendeten Radiodurchmusterun-
gen bzw. der daraus resultierenden Radiokataloge. Der FIRST-Katalog ist noch
nicht fertiggestellt; angegeben sind die Daten der hier benuzten Version. Die in
der letzten Spalte angegebene Anzahl der Quellen ist ein gutes Maß für die Ergie-
bigkeit des jeweiligen Kataloges.

Katalog Teleskop ν Himmels- Flusslimit Anzahl
[GHz] überdeckung [mJy] Quellen

87GB Green Bank 4.85 0◦ < δ<+75◦ 25–40 54 579
PMN Parkes 4.85 δ<+10◦ 20–72 50 814

NVSS VLA 1.4 δ>−40◦ 2.5 1 800 000
FIRST VLA 1.4 476022 0.5 437 429

4.5 Der Radiobereich

Im Gegensatz zu den anderen Spektralbereichen, bei denen von vornherein jeweils die
Daten aus einem Katalog dominierten, standen im Radiobereich mehrere zur Verfügung.

4.5.1 Radiodurchmusterungen

Um Radiofl̈usse der Galaxien zu finden, kamen Kataloge von vier Himmelsdurchmus-
terungen in Frage:

”
Green Bank“ (87GB),

”
Parkes-MIT-NRAO“ (PMN),

”
NRAO VLA

Sky Survey“ (NVSS) und
”
Faint Images of the Radio Sky“ (FIRST). Da diese Durch-

musterungen mit unterschiedlichen Radioteleskopen durchgeführt wurden,̈uberdecken
sie jeweils unterschiedliche Himmelsbereiche und haben unterschiedliche Empfindlich-
keiten und r̈aumliche Aufl̈osungen. Außerdem sind sie bei zwei unterschiedlichen Fre-
quenzen (1.4 GHz bzw. 4.85 GHz) gemacht worden. Die wesentlichen Charakteristika
der Kataloge sind in Tabelle4.3zusammengefasst.

Der entscheidende Unterschied zwischen denälteren Durchmusterungen 87GB und
PMN einerseits und den neueren NVSS und FIRST andererseits besteht darin, dass ers-
tere mit einer Einzelantenne (

”
single dish“), letztere aber mit dem

”
Very Large Array“

VLA, einer interferometrischen Anordnung von bis zu 27 Radioantennen, durchgeführt
wurden. Dadurch sind letztere hinsichtlich der räumlichen Aufl̈osung, aber auch der
Empfindlichkeit um mindestens eine Größenordnung besser. Im Folgenden werden die
vier Durchmusterungen genauer beschrieben.
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Tabelle 4.4: Zonen der PMN-Radiodurchmusterung. Die Empfindlichkeit des
Kataloges (unteres Flusslimit) ist in den vier verschiedenen Zonen jeweils un-
terschiedlich.

Zone Himmels̈uberdeckung Flusslimit Referenz

Süd −87.5◦< δ<−37◦ 20–50 mJy Wright et al.(1994)
Zenith −37◦< δ<−29◦ 72 mJy Griffith et al. (1994)
Tropisch −29◦< δ<−9.5◦ 42 mJy Griffith et al. (1995)
Äquator −9.5◦< δ<+10◦ 40 mJy Wright et al.(1996)

Green Bank 87GB

Die Durchmusterung für den
”
87GB Catalog of Radio Sources“ (Gregory & Condon

1991) wurde mit dem NRAO Green Bank 91m-Teleskop im Oktober 1987 bei einer
Frequenz von 4.85 GHz durchgeführt. Die r̈aumliche Aufl̈osung betr̈agt etwa 3.′5. Da es
sich um ein Transitinstrument handelte, konnte der Himmelsbereich von 0◦ < δ<+75◦

überdeckt werden. In diesem Bereich wurden vonGregory & Condon(1991) 54 579
Quellen mit einer Flussdichtëuber 25–40 mJy detektiert und katalogisiert.

Aus derselben Durchmusterung haben auchBecker et al.(1991) einen nahezu identi-
schen Katalog erstellt, der 53 522 Quellen umfasst.

Parkes-MIT-NRAO PMN

Die PMN-Durchmusterung wurde mit dem australischen Parkes 64m-Radioteleskop
zwischen Juni und November 1990 ebenfalls bei 4.85 GHz durchgeführt (Griffith &
Wright 1993). Sie ist das s̈udliche Pendant zur Green Bank Nordhimmelsdurchmuste-
rung. Die r̈aumliche Aufl̈osung betr̈agt etwa 4.′2 FWHM. Der Katalog ist in vier ver-
schiedene Himmelszonen aufgeteilt, in denen unterschiedliche Empfindlichkeiten zwi-
schen 20 und 72 mJy erreicht werden. Die entsprechenden Daten der einzelnen Zonen
sind in Tabelle4.4aufgef̈uhrt.

NRAO VLA Sky Survey NVSS

Die Beobachtungen für den 1.4 GHz
”
NRAO VLA Sky Survey (NVSS)“1 (Condon et

al. 1998) wurden im September 1993 mit dem
”
Very Large Array“ VLA begonnen und

1sieheftp://ftp.mrao.cam.ac.uk/nrao/nvss/catalog
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hatten bis Ende 1996 den gesamten Himmel nördlich von−40◦ Deklinationüberdeckt.
Nachbeobachtungen bis Januar 1998 füllten nahezu alle vorherigen Lücken.

Aus den Beobachtungsdaten wurde ein Katalog erstellt, der 99.77% desüberdeckten
Himmelsbereichs umfasste. Es wurden Karten mit einer räumliche Aufl̈osung von etwa
45′′ benutzt. Der Katalog ist komplett bis zu einem Fluss von 2.5 mJy und enthält 1.8
Millionen Quellen.

Faint Images of the Radio Sky FIRST

Das Projekt
”
Faint Images of the Radio Sky at Twenty-Centimeters“2 (Becker et al.

1995) ist als Radio-̈Aquivalent zum optischen
”
Palomar Observatoy Sky Survey“ ge-

plant. Dementsprechend sollen mit dem VLA
”
Radiobilder“ des Himmels bei einer Fre-

quenz von 1.4 GHz bzw. einer Wellenlänge von 20 cm erzeugt werden.

Das FIRST-Projekt ist noch nicht abgeschlossen. Für diese Arbeit stand ein Katalog zur
Verfügung, der auf Beobachtungen zwischen 1993 und 1997 beruhte (White et al.1997).
Dabei wurden zwei Himmelsbereiche beobachtet: ein 4150 Quadratgrad großes Feld am
Nordhimmel (382 892 Quellen) und ein 610 Quadratgrad großes Feld am Südhimmel
(54 537 Quellen). Die typische räumliche Aufl̈osung betr̈agt 5′′ und das untere Flusslimit
etwa 0.5 mJy.

4.5.2 Quellen der Radiodaten

Für alle Objekte wurden anhand ihrer Positionen Radio-Gegenstücke in den vier Katalo-
gen gesucht. Der Suchradius um die optische Position der Quelle wurde der jeweiligen
räumlichen Aufl̈osung angepasst.

Bei fast allen Objekten mit einem positiven Suchergebnis gab es nur eine Radioquelle
innerhalb des Suchradius. In einigen wenigen Fällen gab es eine zentrale dominante
Quelle; weitere Quellen innerhalb des Fehlerradius entsprachen offensichtlich nicht der
gesuchten Galaxie. Bei nicht eindeutigen Identifikationen wurden die Radiodaten aus
dem entsprechenden Katalog nichtübernommen; es gab hierbei keinen Fall, bei dem
nicht mit Hilfe eines der anderen Kataloge doch noch eine sichere Identifikation gelang.

Die Radiofl̈usse der verschiedenen Kataloge sind nicht direkt miteinander vergleichbar.
Einerseits wurden sie bei verschiedenen Frequenzen gemessen, andererseits auch mit
unterschiedlichen Instrumenten. Weiterhin können die Quellen auch im Radiobereich
intrinsisch variabel sein. Gab es jedoch für eine Galaxie besonders stark abweichen-
de Radiofl̈usse in verschiedenen Katalogen, wurde die Identifikation nochmals genau
überpr̈uft.

2siehehttp://sundog.stsci.edu/
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Tabelle 4.5:Die Quellen der Radiodaten: aufgelistet ist sowohl absolut als auch
relativ, wieviele Galaxien der Teilsample VBLG und XGAL sowie des Gesamt-
samples in den jeweiligen Katalogen gefunden wurden. In der letzten Zeile (

”
alle

Kataloge“) ist angegeben, für wieviele Galaxien̈uberhaupt Radiodaten in mindes-
tens einem der Kataloge gefunden wurde. Diese Zahlen sind nur wenig höher als
die entsprechenden NVSS-Werte, da der NVSS der umfassendste Katalog ist und
auch fast alle Galaxien enthält, die in einem der anderen Kataloge aufgeführt sind.

Katalog VBLG XGAL Gesamtsample
abs. rel. abs. rel. abs. rel.

87GB 17 39% 1 1% 18 12%
PMN 9 20% 21 19% 30 19%

NVSS 39 87% 48 44% 87 56%
FIRST 9 20% 6 5% 15 10%

alle Kataloge 39 87% 55 10% 94 61%

Ein besonderer Fall ist die Galaxie 3C390.3. Sie ist die stärkste Radioquelle des gesam-
ten Samples und auch aufgrund ihres optischen Spektrums eine prototypische VBLG. In
den neuen hochauflösenden Radiodurchmusterungen können ihre ausgedehnten Radio-
strukturen (

”
Radiokeulen“) aufgelöst werden, in den̈alteren hingegen nicht. Dieses Pro-

blem k̈onnte in geringem Umfang auch bei anderen VBLG aufgetreten sein, es gab dafür
aber keine konkrete Indizien.

Es gibt etliche Publikationen̈uber Radiobeobachtungen von 3C390.3. Hier wird der von
Kuhr et al.(1981) angegebene 1.4 GHz-Fluss von 12.8 Jy verwendet.

Insgesamt war der NVSS die mit Abstand ergiebigste Quelle für Radiodaten zu den
Galaxien dieses Samples: er enthielt Radioflüsse von 87 Galaxien. Im PMN fanden sich
30, im 87GB 18 und im FIRST 15 Sample-Galaxien. Alle FIRST- und Gregory-Quellen
waren auch im NVSS enthalten. Im PMN fanden sich nur sieben Quellen, die nicht auch
im NVSS enthalten waren. Diese Werte sind nochmals unterschieden nach VBLG und
XGAL in Tabelle4.5zusammengefasst.

Dieses Ergebnis ist nichẗuberraschend: der NVSS ist aufgrund seiner Himmelsüber-
deckung und Empfindlichkeit der umfassendste der vier Kataloge. Der FIRST-Katalog
ist zwar etwas empfindlicher,̈uberdeckt aber bislang nur einen kleinen Teil des Him-
mels. Die beiden̈alteren Kataloge 87GB und PMN sind deutlich unempfindlicher. Die-
ses manifestiert sich auch in der höchsten Gesamtzahl von Quellen im NVSS (siehe
Tabelle4.3).
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Abbildung 4.7: Der schraffierte Bereich des Histogramms kennzeichnet den
Anteil der Objekte des Samples, für den Radiodaten vorliegen. Dieser Anteil ist
naturgem̈aß bei den VBLG besonders hoch, allerdings nicht 100%. Am geringsten
ist er bei den nicht aktiven Galaxien.

Aufgrund derÜberschneidungen der vier Kataloge fanden sich von den 94 Quellen,
die in mindestens einem der Kataloge sicher identifiziert wurden, 87 Quellen auch im
NVSS. Diese Daten werden im Folgenden benutzt. Hinzu kommen PMN-Daten für die
restlichen sieben Quellen. Damit wird eine weitgehende Homogenität der Radiodaten
erreicht, da 93% aus demselben Katalog stammen. Gleichzeitig liegen für die Mehrheit
der Sample-Galaxien Radiodaten vor.

4.5.3 Der Radio-Datensatz

Radiodaten liegen für insgesamt 94 bzw. 61% der Quellen vor. In Abbildung4.7 ist für
jeden Galaxien-Typ des Samples schraffiert dargestellt, wie groß der Anteil der Objekte
mit Radiodaten ist.

Als statistisch nicht signifikant ist anzusehen, dass für alle Seyfert 2-Galaxien Radio-
daten vorliegen, da es insgesamt nur sechs Objekte sind. Davon abgesehen ist unter den
verschiedenen Galaxien-Typen wie zu erwarten bei den VBLG der Anteil von Quellen
mit Radiodaten mit 86% am höchsten. Allerdings beträgt er nicht 100% – die Stärke der
Radiostrahlung war bei der Selektion des VBLG-Samples kein Auswahlkriterium und
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Abbildung 4.8: Verteilung der RadioleuchtkräfteνLR. Die VBLG sind schwarz,
die XGAL schraffiert dargestellt; man sieht deutlich, dass erstere das obere En-
de der Leuchtkraftverteilung dominieren. Ihre Verteilung ist im Vergleich zu den
XGAL deutlich breiter.

es gibt offensichtlich keinen festen Zusammenhang zwischen den VBLG-Kriterien im
Optischen und im Radiobereich.

Neben diesen m̈oglichen intrinsischen Ursachen können immer auch die im den voran-
gegangenen Abschnitten beschriebenen Grenzen der Radiokataloge hinsichtlich Emp-
findlichkeit, Himmels̈uberdeckung und Kontamination Ursache für ein fehlendes Radio-
Gegensẗuck sein. Neben den fünf VBLG ist dies auch der wahrscheinliche Grund für das
Fehlen von Radiodaten eines BL Lac Objektes, die ansonsten ebenfalls starke Radio-
strahler sind.

Wie nicht anders zu erwarten ist unter den nicht aktiven Galaxien der Anteil von Objek-
ten mit Radiodaten am geringsten: er beträgt nur 25%.

Die Radioleuchtkraft

Durch die Technik der Empfänger bedingt misst man im Radiobereich Flussdichten fν
in Jansky, d.h. es handelt sich dabei um Strahlungsflüsse pro Frequenzeinheit. Berech-
net man daraus gem̈aß Formel (4.3) eine Leuchtkraft, so ist auch das eine Leuchtkraft
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Tabelle 4.6:Statistik der Radioleuchtkräfte: Aufgelistet sind f̈ur das Gesamtsam-
ple und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die Anzahl
der Objekte mit Radioleuchtkräften N sowie Minimum, Maximum, Mittelwert
und Standardabweichung von logνLR.

log νLR [erg s−1]
N Min. Max. <log νLR> σ

Gesamtsample 91 37.2 43.6 39.9 1.7

VBLG 39 37.8 43.6 41.1 1.7

XGAL 52 37.2 41.9 39.0 1.2
XAGN 46 37.2 41.9 38.9 1.2
XAGN-1 29 37.4 41.9 38.8 1.2

pro Frequenzeinheit Lν (monochromatische Leuchtkraft). Um mit einer Leuchtkraft im
üblichen Sinne – also im physikalischen Sinne einer Leistung – zu arbeiten, betrachtet
man geẅohnlichνLν. Zur Unterscheidung von den Leuchtkräften der anderen Spektral-
bereiche wird diese Größe hier alsνLR bezeichnet.

Abbildung4.8zeigt die Verteilung der Radioleuchtkräfte des Samples. Man sieht, dass
die schwarz dargestellten VBLG das obere Ende der Leuchtkraftverteilung dominieren.
Dieses war auch zu erwarten, da hohe Radioleuchtkräfte eines der wichtigen Kriterien
für diesen Objekttyp sind.

Neben dem absolut höheren Radioleuchtkräften der VBLG im Vergleich zu den XGAL
ist deren breitere Verteilung auffällig: sie erstreckt sich praktiscḧuber den gesamten
Bereich von 1037 bis 1044 erg s−1. Die Radioleuchtkr̈afte der XGAL hingegen zeigen
ein deutliches Ḧaufigkeitsmaximum zwischen 1038 und 1039 erg s−1 und konzentrieren
sich insgesamt sehr viel stärker um diesen Bereich.

Dieses spiegelt sich in den in Tabelle4.6aufgelisteten statistischen Daten der Radiole-
uchtkr̈afte wider: Die VBLG weisen im Vergleich zu den XAGN einen höheren Maxi-
malwert und einen ḧoheren Mittelwert sowie insbesondere auch eine deutlich höhere
Standardabweichung auf. Erneut gibt es kaum Unterschiede zwischen XGAL, XAGN
und XAGN-1.

Um den Einfluss der Nachweisgrenze der Durchmusterungen abschätzen zu k̈onnen,
sind in Abbildung4.9 die Radioleuchtkr̈afte gegen die Rotverschiebungz aufgetragen.
Dazu wurde das Flusslimit des NVSS-Kataloges (2.5 mJy) in Abhängigkeit vonz in
Leuchtkr̈afte umgerechnet und als gestrichelte Linie dargestellt. Der NVSS ist der hier-
bei relevante Katalog, da er von den großräumigen Katalogen der empfindlichste ist.
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Abbildung 4.9: Die Radioleuchtkraft als Funktion der Rotverschiebung. Die ge-
strichelte Linie gibt die Nachweisgrenze an. Zu ihrer Berechnung wurde das
Flusslimit des NVSS-Kataloges von 2.5 mJy zu Grunde gelegt. Während sich die
XGAL überwiegend nahëuber der Nachweisgrenze befinden, liegen die VBLG
meist deutlich dar̈uber.

Ein erheblicher Teil der XGAL liegt nahe an der Nachweisgrenze. Das legt die Vermu-
tung nahe, dass die XGAL ohne Radio-Gegenstück zu geringe Radiohelligkeiten auf-
weisen, um in den Durchmusterungen detektiert worden zu sein. Die VBLG hingegen,
die im Mittel wesentlich ḧohere Rotverschiebungen aufweisen, liegen fast alle deutlich
über der Nachweisgrenze. Das geht konform mit der Tatsache, dass bis auf wenige Aus-
nahmen alle VBLG in den Radiodurchmusterungen gefunden wurden.

4.6 Der Ferninfrarotbereich

Als Quelle der Ferninfrarotstrahlung in Galaxien werden Staubteilchen angesehen, die
ultraviolette und optische Strahlung absorbieren, thermalisieren und dann im Ferninfra-
roten (FIR) reemittieren.

In einem 3-Komponenten-Modell vonRowan-Robinson(1987) wird die Ferninfrarot-
emission auf eine Scheibenkomponente (vom Strahlungsfeld normaler Sterne auf etwa
20 K aufgeheizter Staub), eine Starburst-Komponente (von OB-Sternen auf 50 – 70 K
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aufgeheizte Sternentstehungsregion) und eine Seyfert-Komponente (ggf. von einem Ak-
tiven Kern auf etwa 200 K aufgeheizte Zentralregion) zurückgef̈uhrt. Häufig dominiert
die Starburst-Komponente.

4.6.1 Ferninfrarotbeobachtungen

Beobachtungen im Ferninfrarotbereich sind aufgrund der starken Absorption dieser
Strahlung in der Atmospḧare vom Erdboden aus nahezu unmöglich. Im Jahre 1983
hat der SatellitIRAS(Infrared Astronomical Satellite) eine Himmelsdurchmusterung im
mittleren und fernen Infrarot durchgeführt und damit diesen Wellenlängenbereich um-
fassend f̈ur die astronomische Forschung zugänglich gemacht (Neugebauer et al.1984).

IRAShat in vier breitbandigen Bereichen um die Zentralwellenlängen 12, 25, 60 und
100 µm beobachtet und konnte bei seiner Durchmusterung eine nahezu vollständige
Himmels̈uberdeckung von 96% erreichen. Insbesondere die Zahl der bekannten extra-
galaktischen Infrarotquellen konnte mit diesen Beobachtungen um mehrere Größenord-
nungen gesteigert werden.

Aus dieser Durchmusterung wurde ein Katalog erstellt (IRASCatalog of Point Sources
1986), der etwa 250 000 sicher detektierte Punktquellen enthält (Beichman et al.1988).
Er entḧalt die Flussdichten in den vier Bändern und ist vollständig bis ca. 0.4 Jy bei
12µm, 0.5 Jy bei 25µm, 0.6 Jy bei 60µm und 1.0 Jy bei 100µm. Die Positionen haben
typischerweise Genauigkeiten von 2′′ bis 6′′. Es ist nach wie vor der einzige Katalog
einer großr̈aumigen Infrarot-Himmelsdurchmusterung.

In diesem Katalog wurden die Ferninfrarot-Daten für alle Sample-Quellen gesucht. 41
dieser Galaxien bzw. 27% sind imIRAS-Katalog mit einem 60µm und 100µm Fluss
enthalten. Abbildung4.10zeigt nach Typen differenziert den jeweiligen Anteil an Quel-
len mit IRAS-Daten als schraffiert dargestellten Bereich.

Bei den Typ-1 Objekten (VBLG, Seyfert-1 und Seyfert-1.5. . . 1.9) liegt der Anteil von
Quellen mit FIR-Daten bei jeweils etwa 30%. Die entsprechenden Anteile sind hingegen
sehr viel kleiner bei den anderen größeren Gruppen der LLAGN (6%) und der nicht
aktiven Galaxien (10%).

4.6.2 Der FIR-Datensatz

Der Ferninfrarotfluss fFIR wurde nachHelou et al.(1985) aus den in Jansky gegebenen
Flüssen der 60µm ( f60) und 100µm ( f100) IRAS-Bänder berechnet:

fFIR = 1.26·10−11 ergs−1cm−2(2.58f60+ f100) . (4.9)
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Abbildung 4.10: Es liegen f̈ur 41 Objekte bzw. 27% des Samples Ferninfrarot-
Flüsse des IRAS-Satelliten vor. In diesem Histogramm ist für die verschiedenen
AGN-Typen der Anteil von Quellen mit FIR-Daten schraffiert dargestellt. Die pro-
zentualen Anteile sind wie folgt: VBLG 31%, Sy1 35%, Sy1.5. . . 1.9 29%, Sy2
67%, LLAGN 6%, LINER 67%, inaktiv 10%.

Aus diesem Fluss wiederum wurde mit Gleichung4.3 die Ferninfrarotleuchtkraft LFIR

bestimmt. Die Ḧaufigkeitsverteilung der so erhaltenen FIR-Leuchtkräfte ist in Abbil-
dung4.11dargestellt. Die VBLG sind dabei schwarz, die XGAL schraffiert wiederge-
geben.

Auch im Ferninfraroten sind die leuchtkräftigsten Objekte VBLG; sie weisen eine sehr
breite Verteilungüber fast den gesamten Leuchtkraftbereich von etwa 1043 bis 1046

erg s−1 auf. Die XGAL hingegen konzentrieren sich sehr viel stärker um ihre mittlere
FIR-Leuchtkraft bei etwa 1044 erg s−1. Das spiegelt sich wieder in den stark unter-
schiedlichen Standardabweichungen von log LFIR der beiden Untergruppen von 0.8
(VBLG) bzw. 0.4 (XGAL). Die statistischen Charakteristika der FIR-Leuchtkräfte sind
in Tabelle4.7zusammengefasst

Die mittlere FIR-Leuchtkraft f̈ur das Gesamtsample beträgt<log LFIR>= 44.1± 0.7
[erg s−1]. Das l̈aßt sich mit der vonWorthey(1994) gegebenen bolometrischen Sonnen-
leuchtkraft von
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Abbildung 4.11: Die Häufigkeitsverteilung der Ferninfrarot-Leuchtkräfte. Ins-
gesamt liegen f̈ur 41 Objekte Ferninfrarot-Leuchtkräfte vor. Schwarz dargestellt
sind die VBLG, schraffiert die röntgenselektierten XGAL. Auch im Ferninfraro-
ten sind die leuchtkräftigsten Objekte VBLG.

Tabelle 4.7:Statistik der FIR-Leuchtkr̈afte: aufgelistet sind für das Gesamtsample
und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die Anzahl der
Objekte mit FIR-Leuchtkr̈aften N sowie Minimum, Maximum, Mittelwert und
Standardabweichung von log LFIR.

log LFIR [erg s−1]
N Min. Max. <log LFIR > σ

Gesamtsample 41 42.9 46.1 44.1 0.7

VBLG 13 43.1 46.1 44.5 0.8

XGAL 28 42.9 44.6 43.8 0.4
XAGN 26 42.9 44.6 43.8 0.5
XAGN-1 19 43.1 44.5 43.9 0.4

79



4. DER MULTIFREQUENZDATENSATZ

Abbildung 4.12: Ferninfrarot-Leuchtkraft aufgetragen gegen die Rotverschie-
bung. Die gestrichelte Linie gibt eine Abschätzung f̈ur die Grenzempfindlichkeit
desIRAS-Kataloges an (siehe Text). Die meisten Quellen befinden sich nahe am
Detektionslimit.

L� = 3.826·1033 erg s−1 (4.10)

zu<log LFIR>= 10.5±0.7 [L�] umrechnen.

Im Vergleich dazu findenLehnert & Heckman(1995) für ihr Sample von etwa 50
infrarothellen Starburst-Galaxien einen entsprechenden Mittelwert von<log LIR >=
10.64± 0.61 [L�], wobei LIR nur wenig von LFIR abweicht.Klaas (1988) gibt für
sein Sample optisch schwacher Infratrotgalaxien keine mittlere FIR-Leuchtkraft an,
aber auch seine Quellen liegen im Bereich log LFIR= 10. . .12 [L�]. Unser Sample ist
somit bez̈uglich der mittleren FIR-Eigenschaften den beiden genannten Samples sehr
ähnlich, was sicherlich auch dadurch bedingt ist, dass auch diese Samples aufIRAS-
Beobachtungen beruhen.

Abbildung 4.12 zeigt die FIR-Leuchtkraft aufgetragen gegen die Rotverschiebung.
Dazu ist eine Abscḧatzung der Grenzempfindlichkeit desIRAS-Kataloges als gestri-
chelte Linie eingezeichnet. Zu ihrer Berechnung wurde als Empfindlichkeit in den ein-
zelnen B̈andern jeweils 50% der oben angegebenen Flussgrenzen angenommen, bis zu
denen der Katalog vollständig ist, das heißt 0.6 Jy bei 60µm bzw. 1.0 Jy bei 100µm.
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Es konnten allerdings einige wenige Objekte leicht unterhalb dieser so abgeschätzten
Grenzempfindlichkeit detektiert werden, wenn sie sich z.B. in Regionen mit besonders
geringer Hintergrundkontamination befinden. Die meisten Quellen befinden sich nahe
am Detektionslimit.

Zusammenfassend kann festgestellt werden, dass einerseits der FIR-Datensatz unter den
Datens̈atzen der hier diskutierten vier Spektralbereiche der kleinste ist, was bei den Be-
trachtungen und Vergleichen in den folgenden Kapiteln berücksichtigt werden muss.
Anderseits ist das vorliegende Sample bezüglich der mittleren FIR-Leuchtkraft den
Samples vonLehnert & Heckman(1995) (Starburst-Galaxien) sowieKlaas(1988) (op-
tisch schwache Infrarotgalaxien) sehrähnlich. Daraus kann man folgern, dass nicht etwa
eine unterdurchschnittliche FIR-Emission der Quellen unseres Samples, sondern die re-
lativ zu den anderen Durchmusterungen geringere Empfindlichkeit desIRAS-Kataloges
ausschlaggebend ist.

4.6.3 Die Ferninfrarotfarbe

Da IRASin vier Bändern beobachtet hat, enthalten seine Daten auch spektrale Informa-
tion. Die Ferninfrarotfarbe FIRcol wird aus den 60µm und 100µm Bändern als

FIRcol = log
f60

f100
(4.11)

berechnet.

Unter der Annahme thermischer Emission läßt sich aus der FIR-Farbe auf die Tempera-
tur des emittierenden Staubs schließen.Helou et al.(1985) benutzen das lineare Verhält-
nisR= f60/ f100 und geben damit folgende Abgrenzung von kaltem und warmem Staub
an:

kalt : R<0.4 bzw. FIRcol <−0.4
warm : R>0.5 bzw. FIRcol >−0.3

FIR-Farben, die dazwischen liegen (0.4 < R< 0.5 bzw.−0.4 < FIRcol< −0.3), be-
zeichnen sie dementsprechend als intermediär. Klaas(1988) rechnet FIRcol über eine
modifizierte Planck-Funktion direkt in eine Farbtemperatur bzw. die Staubtemperatur
um.

Abbildung4.13zeigt die Ferninfrarotleuchtkraft als Funktion der FIR-Farbe. Obige Ab-
grenzungen von kalten und warmen Staubtemperaturen sind als senkrechte Geraden ein-
gezeichnet – links im Diagramm befinden sich die kalten, rechts die warmen Quellen.

Da in erster N̈aherung die Ferninfrarotleuchtkraft nur von der Gesamtstaubmasse MD

und der Staubtemperatur TD wie
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Abbildung 4.13: Ferninfrarotleuchtkraft gegen FIR-Farbe. Die senkrechten
Linien trennen kalte (links), intermediäre und warme Quellen (rechts) nach der
Definition vonHelou et al.(1985). Da die FIR-Farbe ein Maß für die Staubtempe-
ratur ist, sollte LFIR bei konstanter Gesamtstaubmasse mit FIRcol ansteigen. Die
Korrelationsanalyse bestätigt eine positive Korrelation von LFIR und FIRcol.

LFIR ∝ MD ·T5
D (4.12)

abḧangt (Soifer, Neugebauer & Houck1987, Draine & Lee1984), wäre ein starker
Anstieg von LFIR mit der FIR-Farbe zu erwarten. Das ist in Abbildung4.13 nur an-
deutungsweise zu erkennen. Die Korrelationsanalyse ergibt allerdings tatsächlich eine
positive Korrelation der beiden Größen (r= 0.32, P= 0.04).

Eine lineare Korrelation zwischen LFIR und der FIR-Farbe finden auchIyengar, Renga-
rajan & Verma(1986) für ein Sample aus 86 Spiralgalaxien, und auchLehnert & Heck-
man(1995) zeigen eine entsprechende Abbildung, währendvan den Broek et al.(1991)
in einem LFIR-FIRcol-Diagramm insbesondere die Auswirkungen desIRAS-Flusslimits
aufzeigen, eine deutliche Korrelation hingegen nicht erkennen lassen.

Es sei noch darauf hingewiesen, dass sowohl die Ableitung einer Staubtemperatur aus
der FIR-Farbe wie auch die Abschätzung einer totalen IR-Leuchtkraft mit Hilfe eines
FIRcol-Korrekturterms bei Galaxien nicht unproblematisch ist, da einerseits mehre-
re Komponenten mit unterschiedlichen Temperaturen an der Emission beteiligt sein
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können (Helou et al.1988), andererseits ḧaufig sowohl sehr kalte Staubkörner (Cox,
Krügel & Mezger1986) als auch sehr kleine Staubkörner mit variabler Temperatur
(Boulanger et al.1988) gleichzeitig vorliegen und zur Emission beitragen. Das macht
die quantitative Analyse schwieriger,ändert aber nichts an der Tatsache, dass die FIR-
Farbe zumindest ein qualitatives Maß für die Staubtemperatur in Galaxien ist.

4.7 Der Malmquist-Bias

Da sich die Quellen dieses Samplesüber einen großen Entfernungs- bzw. Rotverschie-
bungsbereich erstrecken, ist die Abhängigkeit der Beobachtungsgrößen von der Rot-
verschiebung von fundamentaler Bedeutung für das Versẗandnis ihrer intrinsischen Ei-
genschaften. Diese Abhängigkeit wird im Wesentlichen durch das Detektionslimit der
Beobachtungsinstrumente einerseits und die Leuchtkraftfunktionen der Quellen ande-
rerseits bestimmt. Die Leuchtkraftfunktion gibt die Raumdichte als Funktion der abso-
luten Leuchtkraft an.

Zur besseren Vergleichbarkeit sind die hier betrachteten Leuchtkräfte in Abbildung4.14
noch einmal gemeinsam als Funktion der Rotverschiebung aufgetragen. Es fällt sofort
auf, dass im Mittel alle vier Leuchtkräfte jeweils mit der Rotverschiebung ansteigen.
Diesen in flusslimitierten Beobachtungen unvermeidlichen Effekt bezeichnet man nach
Arbeiten vonMalmquist(1920, 1924) als Malmquist-Bias. Er wurde z.B. vonGonzalez
& Faber(1997) undTeerikorpi(1997) ausf̈uhrlich diskutiert.

Es fehlen in Abbildung4.14sowohl Quellen mit hoher Rotverschiebung und geringer
Leuchtkraft wie auch Quellen mit niedriger Rotverschiebung und hoher Leuchtkraft.

Ersteres liegt daran, dass diese Quellen nicht detektierbar sind, weil sie unter der Nach-
weisgrenze liegen: bei einer vorgegebenem Nachweisgrenze des messbaren Flusses
steigt die gerade noch detektierbare Leuchtkraft mit der Rotverschiebung wie in Ab-
schnitt4.2beschrieben mit dem Quadrat der Leuchtkraftentfernung an. Dies wird auch
eindeutig durch die in den Graphiken eingezeichneten Abschätzungen f̈ur die Nach-
weisgrenze illustriert.

Letzteres liegt wiederum daran, dass die Quellen umso seltener sind, je leuchtkräftiger
sie sind (Leuchtkraftfunktion). Mit zunehmender Rotverschiebung steigt das betrach-
tete Raumvolumen und enthält dann auch leuchtkräftigere Quellen. Besonders leucht-
kräftige Objekte werden daher nicht bei sehr niedriger Rotverschiebung (und somit sehr
kleinem betrachtetem Raumvolumen) beobachtet.

Die soeben beschriebenen Effekte sind sowohl für das hier vorliegende Sample in
allen vier betrachteten Frequenzbändern wie auch für das zum Vergleich eingezeich-
nete Veron-Sample in den absoluten optischen Magnituden leicht zu erkennen.
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Abbildung 4.14: Die Leuchtkr̈afte der vier Frequenzbereiche als Funktion der
Rotverschiebung. Wie in den vorherigen Abschnitten beschrieben sind zusätzlich
Abscḧatzungen f̈ur das Detektionslimit bzw. im Fall der optischen Magnituden
MB zum Vergleich die Quellen des Veron-Kataloges eingezeichnet. Der Anstieg
der Leuchtkr̈afte mit der Rotverschiebung ist in allen Fällen offensichtlich und
wird als Malmquist-Bias bezeichnet.

Zum Vergleich sind in Abbildung4.15die entsprechenden vier Flüsse als Funktion der
Rotverschiebung gezeigt. Da der Fluss eine entfernungsabhängige Messgr̈oße ist und
die oben f̈ur Leuchtkr̈afte aufgef̈uhrten Argumente nicht gelten, ist in erster Näherung
kein Zusammenhang von Fluss und Rotverschiebung erkennbar. Insbesondere bei der
scheinbaren optischen Magnitude mB sieht man bei genauerer Betrachtung sowohl für
das eigene Sample, aber noch besser für die Veron-Galaxien, dass mit zunehmender
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Abbildung 4.15: Die Flüsse der vier Frequenzbereiche als Funktion der Rotver-
schiebung. Diese Abbildungen entsprechen dem so genannten Hubblediagramm.
Für gleichartige Objekte mit konstanter absoluter Helligkeit (

”
Standardkerzen“)

würden sich gem̈aß der Hubble-Beziehung (Gleichung4.13) lineare Zusam-
menḧange ergeben. Das ist hier nur für mB relativ gut und f̈ur fFIR andeutungs-
weise zu erkennen.

Rotverschiebung die maximale scheinbare Helligkeit abnimmt – eine offensichtliche,
rein geometrische Folge davon, dass die intrinsische, absolute Leuchtkraft limitiert ist.
Dass bei geringer Rotverschiebung mehr scheinbar helle Quellen beobachtet werden,
liegt daran, dass diese leichter detektierbar sind. Hinzu kommt, dass natürlich auch die
minimale absolute Leuchtkraft der für dieses Sample in Frage kommenden Objekte limi-
tiert ist.
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Eine Auftragung der scheinbaren optischen Helligkeitm gegen logz nennt man auch
Hubblediagramm. In diesem Diagramm spiegelt sich die aus den Gleichungen4.5 und
4.7abgeleitete Hubble-Beziehung

m= 5logcz+5logψ +M−5logH0 +25 (4.13)

wider. F̈ur gleichartige Objekte mit konstanter absoluter Helligkeit M, so genannte

”
Standardkerzen“, ergibt sich im nahen Kosmos (ψ ≈ 1) eine Gerade (Uns̈old & Ba-

schek1988, Abbildung 5.9.3). Auf kosmologischen Skalen kann man prinzipiell aus
der Abweichung von einer Geraden bei hohen Rotverschiebungen aufψ schließen.

Die Objekte unseres Samples sind keine Standardkerzen, sondern ihre intrinsischen
Leuchtkr̈afte streuen relativ stark (s. Abbildung4.14). Ferner ist der̈uberdeckte Wer-
tebereich der gemessenen Flüsse jeweils deutlich kleiner als der Wertebereich der ent-
sprechenden Leuchtkraft. Daher ist die lineare Beziehung gemäß Gleichung4.13 nur
für mB andeutungsweise zu erkennen, während f̈ur alle Leuchtkr̈afte der Gang mit der
Rotverschiebung offensichtlich ist.

Die scheinbare optische Helligkeit war für alle Quellen des Samples ein (indirektes)
Selektionskriterium, da nur gut spektroskopierbare Galaxien in das Sample aufgenom-
men werden konnten. Darum ist in diesem Fall die optische Helligkeit aussagekräftiger
als die Fl̈usse der anderen Frequenzbereiche.

Abbildung4.14zeigt auch, dass die Streuung der Leuchtkräfte groß gegen̈uber potenzi-
ellen K-Korrekturen ist. Da f̈ur diese außerdem zusätzliche Annahmen̈uber den Spek-
tralverlauf n̈otig gewesen ẅaren, wurde darauf verzichtet.

Vorausblickend sei an dieser Stelle bereits erwähnt, dass die Betrachtung von Fluss-
bzw. Leuchtkraftverḧaltnissen eine wirkungsvolle Methode ist, alle hier diskutierten,
rein entfernungsabhängigen Effekte zu eliminieren (s. Kapitel5).
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Kapitel 5

Flussverḧaltnisse und Korrelationen

Im folgenden Abschnitt werden die integrierten Flüsse der vier Spektralbereiche Radio
(R), Ferninfrarot (FIR), Optisch (B) und R̈ontgen (X) im Zusammenhang betrachtet
und analysiert. Es werden insbesondere Abhängigkeiten und Korrelationen zwischen
den vier B̈andern untersucht.

Große Bedeutung haben die Flussverhältnisse fA/B, die aus den integrierten Flüssen
jeweils zweier B̈ander A und B gebildet werden:

fA/B =
fA
fB
. (5.1)

Diese haben den Vorteil, dass man einen neuen Parameter erhält, der die Eigenschaften
in zwei Frequenzb̈andern gleichzeitig widerspiegelt und der leicht mit dritten Parame-
tern verglichen werden kann.

Ein weiterer Vorteil besteht darin, dass ein Flussverhältnis prinzipiell entfernungsun-
abḧangig ist. Es isẗaquivalent zum entsprechenden Leuchtkraftverhältnis, kann jedoch
auch berechnet werden, wenn die Entfernung und damit die Leuchtkraft eines Objektes
unbekannt sind. F̈ur das Flussverḧaltnis ist es weiterhin unwesentlich, ob das betrachtete
Objekt absolut leuchtkräftig oder leuchtschwach ist.

Die Flussverḧaltnisse in dieser Arbeit wurden soweit möglich so gebildet, dass ver-
gleichbare Werte in der Literatur zur Verfügung standen. In der Literatur wird ferner
auch der sog. Spektralindexα verwendet. Er wird̈uber ein spektrales Potenzgesetz der
Art

fν ∝ ν−α (5.2)

definiert. Damit ist der Spektralindex zwischen den Frequenzbändern A und B propor-
tional zum hier verwendeten Logarithmus des FlussverhältnissesfA/B:
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αAB ∝ log fA/B (5.3)

Ab hier werden nur noch Aktive Galaxien betrachtet, d.h. neben den VBLG die bisher
bereits als XAGN bezeichnete Untergruppe der röntgenselektierten Aktiven Galaxien.
Die röntgenselektierten inaktiven und HII–Galaxien werden hier nicht weiter berück-
sichtigt. Die Natur der LINER ist nach wie vor nicht sicher geklärt und wird in der
Literatur noch kontrovers diskutiert. Es gilt aber als sehr wahrscheinlich, dass auch sie
einen Aktiven Kern als Energiequelle beherbergen. Daher werden sie hier zu den Akti-
ven Galaxien gez̈ahlt. Das verbleibende Gesamtsample wird in den folgenden Tabellen
kurz mit AGN bezeichnet.

Die in den folgenden Abschnitten angeführten Korrelationsergebnisse werden am Ende
dieses Kapitels (Abschnitt5.8) nochmals geschlossen aufgelistet und im Zusammen-
hang mit den anderen Resultaten diskutiert.

5.1 Verhältnis von Röntgen- zu optischem Fluss fX/B

Im Folgenden sollen die Eigenschaften des Samples im Röntgen- und im optischen
Spektralbereich ins Verhältnis gesetzt werden. Dazu ist in Abbildung5.1der R̈ontgen-
fluss gegen die scheinbare optische Helligkeit bzw. die Röntgenleuchtkraft gegen die
absolute optische Helligkeit aufgetragen.

Sowohl die graphische Darstellung wie auch die Korrelationsanalyse zeigen eindeutig,
dass im ersten Fall (Fluss gegen Fluss) keinerlei Korrelation (r= −0.02, P= 0.79),
im zweiten (Leuchtkraft gegen Leuchtkraft) dagegen eine sehr starke Korrelation (r=
−0.53, P< 0.001) vorliegt.

Letzteres liegt daran, dass bei einer entfernteren Galaxie, deren Flüsse im beobacht-
baren Bereich liegen, die Leuchtkräfte entsprechend höher sind als bei einer nahen
Galaxie. Diese Korrelation spiegelt daher den Entfernungsbereich wider, den dieses
Sampleüberdeckt, und entspricht dem im Abschnitt4.7beschriebenen Zusammenhang
zwischen Leuchtkraft und Rotverschiebung (Malmquist-Bias, s. auch Abbildung4.14)
– sie besitzt keine direkte physikalische Bedeutung, sondern ist durch die Beobach-
tungsm̈oglichkeiten und die Leuchtkraftfunktion der Galaxien bedingt. Dabei haben
die VBLG im Mittel deutlich ḧohere Entfernungen (und höhere Leuchtkr̈afte) als die
XAGN.

Dieses Verhalten wird sich aus den genannten Gründen bei allen in diesem Abschnitt
betrachteten Leuchtkraft-Paaren finden. Interessant ist daher nicht die Korrelation der
Leuchtkr̈afte als solche, sondern die Stärke bzw. Dispersion der Korrelation, die zum
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Abbildung 5.1: Röntgenfluss gegen die scheinbare optische Helligkeit (links)
bzw. die R̈ontgenleuchtkraft gegen die absolute optische Helligkeit (rechts).
Während die relativen Größen (Fl̈usse) keinerlei Korrelation zeigen, sind die ab-
soluten Gr̈oßen (Leuchtkr̈afte) stark korreliert. Bei niedrigen Leuchtkräftenüber-
wiegen die XAGN, bei hohen die VBLG. Wie bereits erwähnt ist die Zeichenko-
dierung in dieser und in allen entsprechenden Abbildungen wie in der Legende der
Abbildung 3.2 erklärt, wobei gef̈ullte blaue Kreise als Symbol für VBLG sowie
offene hellblaue Rauten als Symbol für BL Lac Objekte hinzukommen.

Vergleich mit der entsprechenden Korrelation der jeweiligen Flüsse dienen kann. Be-
deutsam sind dagegen eventuelle Korrelationen zwischen den Flüssen in verschiedenen
Frequenzb̈andern und die sich daraus ergebenden Flussverhältnisse.

Das Verḧaltnis von R̈ontgen- und optischem Fluss fX/B soll dazu dienen, die Quelle der
Strahlung zu charakterisieren. Es wurde entsprechend dem Ansatz vonMaccacaro et al.
(1988) gem̈aß

log fX/B = log fX +0.4∗mB +5.37 (5.4)

berechnet.

Maccacaro et al.(1988) geben Wertebereiche für dieses Verḧaltnis für verschiedene
Sterntypen, normale Galaxien, AGN sowie BL Lac Objekte an, das in dieser Sequenz
zunehmend ist. Die Absolutwerte vonMaccacaro et al.(1988) sind nicht exakt mit
den hier berechneten vergleichbar, da sie im RöntgenbereichEINSTEIN-Flüsse (0.3 –
3.5 keV) und im Optischen das V-Band verwendet haben. Die Unterschiede zu den
hier benutzten Flüssen sollten aber relativ gering sein und beim Vergleich der Größen-
ordnungen zu keinen relevanten Diskrepanzen führen.Maccacaro et al.(1988) finden
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Abbildung 5.2: Das Flussverḧaltnis fX/B als Funktion der optischen Absoluthel-
ligkeit MB (links) bzw. der R̈ontgenleuchtkraft LX (rechts). Die VBLG haben im
Mittel nicht nur gr̈oßere optische Absoluthelligkeiten und Röntgenleuchtkr̈afte
sondern auch ḧohere mittlere fX/B (s. auch Tabelle5.1). Dabei kann es sich kei-
nesfalls um einen Selektionseffekt handeln, da ein solcher sich gegenteilig ausge-
wirkt hätte.

log fX/V für normale Galaxien im Bereich−1.8 . . .−0.6, für AGN im Bereich
−1.3 . . . 1.2 und f̈ur BL Lac Objekte im Bereich 0.2 . . . 1.6.

Abbildung5.2zeigt für das hier vorliegende Sample das Flussverhältnis fX/B als Funk-
tion der optischen Absoluthelligkeit MB bzw. der R̈ontgenleuchtkraft LX. Im Mittel sind
die VBLG nicht nur im optischen und im R̈ontgenbereich leuchtkräftiger als die XAGN,
sie zeigen außerdem auch ein etwas höheres Flussverhältnis log fX/B (0.55± 0.62
gegen̈uber 0.03±0.63). Diese Diskrepanz̈andert sich nur unwesentlich, wenn man die
VBLG nur mit den Typ-1-Objekten unter den XAGN vergleicht, da deren log fX/B mit
0.16±0.51 nur geringf̈ugig ḧoher liegt.

Weiterhin ist die Streuung der Werte bei den VBLG etwas höher als bei den XAGN. Der
Abbildung5.2kann man ferner entnehmen, dass nahezu alle hier gefundenen Werte im
Rahmen der Genauigkeit mit dem entsprechenden Wertebereichen vonMaccacaro et al.
(1988) vertr̈aglich sind.

Dass das mittlere fX/B der VBLGüber dem der XAGN liegt, ist auch deswegen bemer-
kenswert, da der R̈ontgenfluss bei den XAGN ein Selektionskriterium war, bei den
VBLG hingegen nicht. Ein Selektionseffekt kann daher als Erklärung ausgeschlossen
werden, da er sich genau gegenteilig hätte auswirken m̈ussen.

Interessant ist auch der sehr geringe Unterschied des mittleren fX/B der XAGN und der
Untergruppe der Typ-1 XAGN (XAGN-1). Um einen möglichen Zusammenhang von
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Tabelle 5.1:Statistik des Flussverhältnis fX/B für das Gesamtsample (AGN) und
verschiedene Untergruppen. Eine graphische Darstellung dieser Daten findet sich
in Abbildung5.3.

log fX/B
N Min. Max. <log fX/B> σ

AGN 122 –1.62 2.11 0.18 0.67
AGN-1 93 –0.95 1.44 0.31 0.59

VBLG 37 –0.95 1.44 0.55 0.62

XAGN 85 –1.62 2.11 0.03 0.63
XAGN-1 56 –0.80 1.27 0.16 0.51

BL Lac 3 0.09 2.11 0.80 1.14
Sy1 39 –0.80 1.27 0.16 0.54
Sy1.5...1.9 17 –0.56 1.14 0.16 0.47
Sy2 6 –0.76 1.11 –0.11 0.67
LLAGN 17 –1.62 0.87 –0.43 0.64
LINER 3 –0.81 –0.08 –0.35 0.40

fX/B mit dem Aktivitätstyp zu untersuchen, wurden Mittelwerte und Standardabwei-
chungen von log fX/B für alle Galaxien-Typen einzeln berechnet. Diese Daten sind in
Tabelle5.1aufgelistet und in Abbildung5.3graphisch dargestellt.

Wenn auch die Unterschiede zwischen den einzelnen AGN-Typen im Vergleich zur
Streuung innerhalb eines Typs relativ gering sind, so deutet sich doch die Tendenz an,
dass fX/B mit abnehmendem Typ-Parameter mehr oder weniger kontinuierlich zunimmt.
Diese Tendenz ordnet sich in logischer Weise in die vonMaccacaro et al.(1988) gege-
bene Sequenz ein. Die in Abschnitt3.3eingef̈uhrte Typ-Sequenz von 0.1 (BL Lac) bis
3 (LINER) kann somit auch als Aktivitäts-Sequenz interpretiert werden.

Daraus ergibt sich für Seyfert-1, Seyfert-2 und LINER-Galaxien eine nichtüberrasch-
ende Abnahme ihres Aktivitätsgrades in der genannten Reihenfolge.

Aus dem Emissionslinienspektrum kann man eine geringere Anregung der LINER-
Galaxien im Vergleich zu Seyfert-Galaxien ableiten; das entspricht dem hier postulierten
geringerem Aktiviẗatsgrad. Seyfert-1 Galaxien kann man als aktiver als Seyfert-2 Gala-
xien bezeichnen, da man zusätzlich zur in beiden Galaxientypenähnlichen Narrow-Line
Region (NLR) in den Seyfert-1 Galaxien die Broad-Line Region beobachtet, die unter
anderem auch einen erheblichen zusätzlichen Emissionslinienfluss produziert.

In diesem Zusammenhang werden nur die direkt beobachteten Eigenschaften ver-
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Abbildung 5.3: Das Flussverḧaltnis fX/B als Funktion des Aktiviẗatstyps. Trotz
relativ großer statistischer Unsicherheiten ist ein Trend erkennbar, dass fX/B in
der hier verwendeten Sequenz mit zunehmendem Typ-Parameter abnimmt. Da-
mit kann diese zun̈achst rein formal eingeführte Typ-Sequenz auch als Aktivitäts-
Sequenz verstanden werden.

glichen, und es ist somit immer der beobachtete Aktivitätsgrad gemeint – selbst wenn
alle Seyfert-Galaxien wie im Rahmen des Unified Model angenommen intrinsisch
gleich aufgebaut sein sollten und damit auch intrinsisch den gleichen Aktivitätsgrad
hätten, sind die direkt beobachteten Eigenschaften wie Emissionslinienspektrum und
fX/B unterschiedlich.

Verfolgt man diese Systematik weiter, ergibt sich für die VBLG, dass sie ein etwas
höheres Maß an Aktiviẗat als geẅohnliche Seyfert-1 Galaxien zeigen. Dies ist insofern
ein wichtiger Punkt, da VBLG formal den Seyfert-1 Galaxien zuzurechnen sind.

5.2 Die Ferninfrarot-Radio-Korrelation

Eines der bemerkenswertesten Ergebnisse aus Untersuchungen extragalaktischer Quel-
len mit dem IRAS-Satelliten ist die enge Korrelation zwischen Ferninfrarot- und Radio-
kontinuumsemission in Galaxien (de Jong et al.1985, van Driel et al.1991, Niklas1997,
Heisler1999, Thean et al.2001).
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BereitsHelou et al.(1985) fanden f̈ur ein Sample aus 38 Scheibengalaxien eine sehr
enge, lineare Korrelation dieser Größen. Diese Korrelation ist durch ein charakteris-
tisches Verḧaltnis q bestimmt, dass die Autoren als

q = log
fFIR/3.75·1012Hz

fR
(5.5)

definieren. Dabei entspricht die Frequenz 3.75·1012 Hz der mittleren Wellenl̈ange von
80µm im FIR-Band, fR ist der bei 1.4 GHz gemessene Strahlungsfluss. Für ihr Gesamt-
sample errechneten sie einen mittleren Wert von<q> = 2.14 mit einer sehr geringen
Dispersion von 0.14.

Besonders bemerkenswert an der von Helou et al. (1985) beschriebenen Korrelation ist,
dass sie f̈ur verschiedenste Objekte gilt: von der

”
ruhigen“ Scheibengalaxie M31̈uber

Spiralgalaxien sp̈ater Typen mit kontinuierlicher Sternentstehung bis hin zu Galaxien,
die von einem nuklearen Starburst dominiert werden. In erster Näherung charakterisiert
das beobachtete mittlere q die Sternentstehungsaktivität im Allgemeinen.

Helou et al.(1985) scḧatzten ab, dass weniger als 10% der Radiostrahlung bei 1.4 GHz
von Supernoväuberresten (SNR) stammt. Dieses Ergebnis stimmtüberein mit Resul-
taten vonBiermann(1976) und D’Odorico et al.(1982). Folglich wird die nichtther-
mische Radioemission aus Scheibengalaxien von der Synchrotronemission der Kosmi-
schen Strahlung dominiert.

Die Aktiven Galaxien des Helou-Samples haben signifikant höhere FIR- und Radio-
leuchtkr̈afte als die nicht aktiven Galaxien. Andererseits weichen die Aktiven Galaxien
nicht signifikant von der FIR-Radio-Korrelation ab. Das läßt darauf schließen, dass so-
wohl FIR- als auch Radioemission von der Sternentstehungsaktivität dominiert werden,
die in den Aktiven Galaxien im Mittel stärker ist als in nicht aktiven Galaxien. Das hier
vorliegende Sample ist aufgrund seiner Zusammensetzung besonders geeignet, diese
Zusammenḧange genauer zu untersuchen.

In der Systematik der hier bisher benutzten Nomenklatur wird im Folgenden

log fFIR/R = q (5.6)

benutzt. In Abbildung5.4 ist links der Radiofluss gegen den FIR-Fluss aufgetragen.
Die untere eingezeichnete Gerade spiegelt das mittlere Flussverhältnis<q> von Helou
et al. (1985) wieder. Man erkennt ein deutlich unterschiedliches Verhalten der beiden
Untergruppen XAGN und VBLG: ẅahrend die XAGN sehr gut der Korrelation von
Helou et al.(1985) folgen, weichen die VBLG deutlich davon ab und passen besser zu
der oberen Gerade, deren Definition weiter unten beschrieben wird.
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Abbildung 5.4: Links ist der Radiofluss gegen den FIR-Fluss aufgetragen
(Ferninfrarot-Radio-Korrelation). Die untere Gerade spiegelt das vonHelou et al.
(1985) gefundene mittlere Flussverhältnis<q> wieder, das auch sehr gut zum
vorliegenden XAGN-Teilsample passt. Die obere Gerade entspricht dem gerin-
geren<q> für das VBLG*-Teilsample (s. Tabelle5.2). Rechts ist zum Vergleich
die Radioleuchtkraft gegen die FIR-Leuchtkraft aufgetragen. Drei VBLG heben
sich durch hohen Radiofluss bzw. hohe Radioleuchtkraft deutlich von denübri-
gen Objekten ab (fR> 10−23 erg s−1 cm−2 Hz−1); sie sind im VBLG*-Teilsample
nicht enthalten und folglich auch nicht in die Berechnung der oberen Gerade ein-
gegangen.

Im rechten Teil der Abbildung5.4 ist zum Vergleich die Radioleuchtkraft gegen die
FIR-Leuchtkraft aufgetragen.

Abbildung5.5zeigt das Flussverhältnis fFIR/R sowohl als Funktion der FIR-Leuchtkraft
wie auch der Radioleuchtkraft. In beiden Fällen sind die Verḧaltnisse<q> der Abbil-
dung5.4 als konstante Geraden eingezeichnet. Wiederum ist leicht zu sehen, dass die
XAGN sehr gut zu dem Helou-Wert von<q>=2.14 passen (obere Gerade), während die
VBLG sehr viel sẗarker streuen und im Mittel ein niedrigeres fFIR/R aufweisen (untere
Gerade).

Drei VBLG-Objekte heben sich durch einen besonders hohen Radiofluss und damit
ein niedriges fFIR/R-Verhältnis stark von allen̈ubrigen Quellen ab. Sie sind sowohl in
Abbildung 5.4 (fR > 10−23 erg s−1 cm−2Hz−1) als auch in Abbildung5.5 (log fFIR/R
< 0) leicht zu identifizieren. Da hier offensichtlich eine zusätzlich Komponente in der
Radioemission vorliegt, die den Radiofluss um etwa zwei Größenordnungen erhöht,
liegt die Vermutung nahe, dass Radio-Jets die Ursache sein könnten.

Im Umkehrschluss ist mindestens ebenso bemerkenswert, dass im Vergleich dazu alle
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5.2 DIE FERNINFRAROT-RADIO-KORRELATION

Abbildung 5.5: Das Flussverḧaltnis fFIR/R als Funktion der FIR-Leuchtkraft LFIR

bzw. der RadioleuchtkraftνLR. Die obere Gerade gibt das vonHelou et al.(1985)
gefundene mittlere Flussverhältnis<q>= 2.14 wieder. Ẅahrend die XAGN sehr
gut mit diesem Wert vereinbar sind, weichen die VBLG teilweise stark davon
ab und passen besser zur unteren Gerade, die dem mittleren<q>= 1.62 für die
VBLG* entspricht (s. Tabelle5.2).

anderen Quellen auch bezüglich ihrer Radioeigenschaften relativ dicht beieinander lie-
gen und somit nicht durch besondere Radio-Strukturen wie Jets dominiert zu sein schei-
nen.

Die in Tabelle5.2wiedergegebenen statistischen Daten bestätigen dieses Ergebnis ein-
deutig: ẅahrend der Mittelwert<log fFIR/R> für das XAGN-Sample im Rahmen der
Genauigkeit mit dem Wert vonHelou et al.(1985) übereinstimmt, weicht er für das
VBLG-Sample stark davon ab. Die Streuungσ ist für das VBLG-Sample sehr viel höher
als für das XAGN- und das Helou-Sample.

Lässt man die drei stark abweichenden VBLG bei der Statistik unberücksichtigt, sinkt
die Streuung erheblich von 1.19 auf 0.33 (Untersample VBLG* in Tabelle5.2), liegt
aber dennocḧuber derjenigen der XAGN und des Helou-Samples. Ebenso nähert sich
das mittlere fFIR/R den beiden anderen Samples, bleibt aber noch signifikant unter den
entsprechenden Werten. Dem für dieses VBLG*-Sample berechneten<log fFIR/R> von
1.62 entspricht die obere Gerade der Abbildung5.4 (links) und die untere Gerade der
Abbildung5.5.

Die drei abweichenden Quellen haben Flussverhältnisse fFIR/R zwischen−0.53 und
−1.52, der entsprechende Mittelwert für das Gesamtsample exklusive dieser Objekte
(AGN*) beträgt hingegen<log fFIR/R>= 1.88±0.33. Damit liegt das fFIR/R der drei
Quellen um mehr als zwei bis drei Größenordnungen bzw. sieben bis zehn Standard-
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.2: Statistik des Flussverhältnis fFIR/R für das Gesamtsample (AGN)
und die Untergruppen XAGN und VBLG. Weiterhin sind die Samples AGN* und
VBLG* aufgelistet, in denen jeweils die drei stark abweichenden Objekte mit
fFIR/R < 0 fehlen (s. Abbildung5.5). Zum Vergleich sind die Werte des Samples
vonHelou et al.(1985) mit angef̈uhrt.

log fFIR/R

N Min. Max. <log fFIR/R> σ

AGN 30 –1.52 2.37 1.61 0.92
AGN* 27 1.22 2.37 1.88 0.33

XAGN 18 1.45 2.37 2.02 0.25
VBLG 12 –1.52 2.25 0.99 1.19
VBLG* 9 1.22 2.25 1.62 0.33

Helou et al.(1985) 38 2.14 0.14

abweichungen unter dem AGN*-Mittelwert. Diese Quantifizierung soll nochmals die
hohe Signifikanz der Abweichung dieser Quellen aufzeigen.

Weiter erḧartet werden die Ergebnisse der statistischen Analyse durch die Korrelations-
analyse, diëaquivalente Resultate liefert: während die XAGN eine sehr starke Korre-
lation zwischen Radio- und FIR-Fluss zeigen (r= 0.72, P= 0.001), sind die Gr̈oßen
nur für das VBLG*-Sample korreliert (r= 0.72, P= 0.03), nicht jedoch f̈ur das VBLG-
Sample inklusive der drei abweichenden Quellen (r=−0.07, P= 0.83).

Zusammenfassend kann festgehalten werden, dass die XAGN trotz ihrer nuklearen Akti-
vität sehr gut mit der Ferninfrarot-Radio-Korrelation für nicht aktive Galaxien im Ein-
klang stehen. Unter den VBLG befinden sich drei Quellen, die ein sehr viel kleineres
Flussverḧaltnis fFIR/R fernab von allen anderen Objekten zeigen und daher offensicht-
lich durch besondere Radioemission (möglicherweise Jets) dominiert werden. Dieübri-
gen VBLG zeigen zwar auch eine FIR-Radio-Korrelation, allerdings mit einem niedri-
geren mittleren fFIR/R und gr̈oßerer Streuung als die XAGN. Dies ist ein Indiz dafür,
dass es intrinsische physikalische Unterschiede zwischen den XAGN (bzw.

”
normalen“

AGN) und den VBLG geben kann.

Bei diesen Betrachtungen ist zu beachten, dass im Vergleich zu den Datensätzen der
anderen Frequenzbänder der fFIR/R-Datensatz relativ klein ist. Die Radioflüsse dieses
Teils des Datensatzes stammen ausnahmslos aus dem NVSS und sind daher wie auch
vonHelou et al.(1985) bei 1.4 GHz gemessen und somit direkt vergleichbar.

Um einen m̈oglichen Zusammenhang von fFIR/R mit der FIR-Farbe FIRcol zu unter-
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5.3 FX/FIR ALS MASS FÜR STERNENTSTEHUNGSAKTIVITÄT

Abbildung 5.6: Das Flussverḧaltnis fFIR/R als Funktion der FIR-Farbe FIRcol. Es
ist kein Zusammenhang zwischen beiden Größen erkennbar.

suchen, wurden diese Größen in Abbildung5.6 gegeneinander aufgetragen. Der be-
reits in Abschnitt4.6.3 beschriebene Effekt, dass die VBLG im Mittel etwas höhere
FIRcol-Werte und damit ẅarmere Staubtemperaturen zeigen, ist hier noch auffälliger.
Ein Zusammenhang mit fFIR/R ist allerdings nicht zu erkennen.

5.3 fX/FIR als Maß für Sternentstehungsaktivität

In der Folge von Sternentstehungsausbrüchen, sog. Starbursts, können massereiche
Sterne und R̈ontgendoppelsterne (X-ray binaries XRB) eine erhebliche Röntgenleucht-
kraft erzeugen. Daher stellte sich die Frage nach dem möglichen Beitrag von Starbursts
zur Röntgenemission unserer Quellen. Um dieser Frage nachzugehen, vergleichen wir
die Röntgenemission mit Ferninfrarot-Messungen des SatellitenIRAS.

In Abbildung5.7sind R̈ontgen- und FIR-Fluss bzw. Leuchtkraft jeweils gegeneinander
aufgetragen. Zwischen den Flüssen ist kein Zusammenhang erkennbar, was auch durch
die Korrelationsanalyse bestätigt wird (r=−0.14, P= 0.42). Die zum Vergleich gezeig-
ten Leuchtkr̈afte sind hingegen aus den oben (s. Abschnitt5.1) geschilderten Gr̈unden
deutlich korreliert (r= 0.68, P< 0.001).

Das Verḧaltnis von R̈ontgen- zu Ferninfrarot-Fluss
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Abbildung 5.7: Röntgenfluss als Funktion des FIR-Flusses (links) bzw. Röntgen-
leuchtkraft als Funktion der FIR-Leuchtkraft (rechts).

fX/FIR =
fX

fFIR
(5.7)

ist wesentlich interessanter als die Einzelbetrachtung der Flüsse, da es der Bestimmung
des Beitrags von R̈ontgenemission durch Sternentstehungsausbrüche dienen kann. Weil
in guter N̈aherung sowohl der R̈ontgen- als auch der Ferninfrarot-Fluss ein lineares
Maß für die Sternbildungsaktivität darstellen, ist das Verhältnis der beiden Größen etwa
konstant, sofern der Starburst die Emission dominiert;Boller & Bertoldi (1996) sowie
Boller (1999) findet im Mittel Werte um fX/FIR = 0.003 sowie obere und untere Grenzen
von 0.01 bzw. 0.001.

In Abbildung 5.8 ist dieses Verḧaltnis als Funktion von FIR- und R̈ontgenleuchtkraft
aufgetragen. Es sind weiterhin der Mittelwert sowie Ober- und Untergrenze für fX/FIR
von Boller (1999) als Geraden eingezeichnet. Da nahezu alle Objekte dieses Samples
oberhalb der Geraden liegen, kann ihre Röntgenstrahlung nicht durch Sternentstehungs-
ausbr̈uche dominiert sein. Man kann sogar folgern, dass für die meisten unserer Objekte
der Starburst-Beitrag zur R̈ontgenemission keine wesentliche Rolle spielt, da sie deut-
lich über der Obergrenze vonBoller (1999) liegen.

Im Mittel haben die Quellen unseres Samples mit<log fX/FIR> −0.8± 0.7 bzw.
<fX/FIR>= 0.15 ein 50fach ḧoheres Flussverhältnis fX/FIR als die Starburst-Galaxien
vonBoller (1999).

Die Korrelationsanalyse bestätigt eindeutig den visuellen Eindruck der Abbildung5.8:
während es keine Korrelation zwischen LFIR und fX/FIR gibt (r = 0.07, P= 0.71), exis-
tiert eineäußerst signifikante Korrelation zwischen LX und fX/FIR (r = 0.68, P< 0.001).
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5.3 FX/FIR ALS MASS FÜR STERNENTSTEHUNGSAKTIVITÄT

Abbildung 5.8: Verhältnis von R̈ontgen- zu Ferninfrarot-Fluss fX/FIR als Funk-
tion von FIR-Leuchtkraft (links) und R̈ontgenleuchtkraft (rechts). Als Geraden
eingezeichnet sind Mittelwert sowie Ober- und Untergrenze für ein vom Starburst-
Emission bestimmtes fX/FIR (Boller 1999). Nahezu alle Galaxien dieses Samples
liegen über der Obergrenze und können daher bzgl. fX/FIR nicht von Starburst-
Emission dominiert sein.

Daraus kann man folgern, dass das Verhältnis fX/FIR von der R̈ontgenemission der Quel-
len bestimmt wird.

Beide Beobachtungen – der starke Exzess von fX/FIR gegen̈uber Starburst-Emission und
die Korrelation von fX/FIR mit der R̈ontgenleuchtkraft – stützen die Hypothese, dass die
Röntgenemission unserer Quellen von einem Aktiven Kern dominiert wird und sich da-
bei über einen relativ großen Bereich von fast fünf Größenordnungen erstreckt (LX =
1041.5 . . .1046 erg s−1), während die FIR-Leuchtkraft nicht dem Kern, sondern der unter-
liegenden Galaxie zuzuordnen ist und im Wesentlichen nurüber zwei Gr̈oßenordnungen
streut (LFIR = 1043. . .1045 erg s−1).

Ein Zusammenhang zwischen dem Aktivitätstyp und dem Flussverhältnis fX/FIR kann
nicht sicher festgestellt werden. Die entsprechenden statistischen Werte sind in Tabelle
5.3 aufgelistet und in Abbildung5.9 graphisch dargestellt. Die gegenüber den ande-
ren Typen etwas ḧoheren fX/FIR-Werte f̈ur Seyfert-1 Galaxien und insbesondere für
VBLG kann man zwar angesichts der errechneten Unsicherheiten nicht als signifikant
bezeichnen, sie entsprechen aber tendenziell dem Gang von fX/B mit dem Aktivitäts-Typ
(s. Abbildung5.3) und sind in diesem Zusammenhang evidenter als nur für sich betrach-
tet.

Ein Anstieg von fX/FIR mit abnehmenden Aktivitätstyp – parallel zum gleichen für
fX/B gefundenen Trend – ẅare konsistent mit dem obigem Ergebnis, dass die Röntgen-
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.3:Statistik des Flussverhältnis fX/FIR für das Gesamtsample (AGN) und
verschiedene Untergruppen. Die wichtigsten Werte dieser Tabelle sind in Abbil-
dung5.9graphisch dargestellt.

log fX/FIR

N Min. Max. <log fX/FIR> σ

AGN 37 -2.59 0.50 -0.83 0.70
AGN-1 30 -2.59 0.50 -0.74 0.72

VBLG 11 -2.59 0.50 -0.55 1.00

XAGN 26 -2.13 0.04 -0.95 0.52
XAGN-1 19 -1.93 0.04 -0.86 0.50

BL Lac 0
Sy1 14 -1.70 0.04 -0.78 0.48
Sy1.5...1.9 5 -1.93 -0.52 -1.07 0.55
Sy2 4 -1.32 -0.60 -1.03 0.30
LLAGN 1 -2.13 -2.13 -2.13
LINER 2 -1.46 -0.81 -1.13 0.46

emissionüberwiegend aus dem Aktiven Kern, die FIR-Emission hingegen aus der stel-
laren Komponente der Galaxie stammt, wobei eine Rückkopplung dieser beiden Kom-
ponenten, die den beschriebenen Trend glätten sollte, keinesfalls ausgeschlossen werden
kann.

5.4 LFIR/LB als Maß der Sternentstehungsaktiviẗat

Das Verḧaltnis von Ferninfrarotleuchtkraft zu Blauleuchtkraft LFIR/LB ist ein Maß f̈ur
den Infrarotexzeß in Galaxien. Man kann dieses Verhältnis in einer ersten N̈aherung
auch als direktes Maß für die Sternentstehungsaktivität betrachten. Ẅahrend LFIR über-
wiegend durch sehr junge, massereiche Sterne bestimmt wird, die sich noch in den
Staubwolken befinden, in denen sie entstanden, spiegelt LB vor allem den Anteil an
OB-Sternen wider. Aus diesem Grunde wird LFIR/LB als Maß f̈ur das Verḧaltnis gegen-
wärtiger zu vergangener Sternentstehung betrachtet: ein hoher Wert deutet auf eine der-
zeit überdurchschnittliche Sternentstehung bis zum Starburst hin, ein niedriger Wert
indiziert eine kontinuierliche Sternentstehung (Keel 1993, van Driel & de Jong1990,
Klaas1988).
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5.4 LFIR/LB ALS MASS DERSTERNENTSTEHUNGSAKTIVITÄT

Abbildung 5.9: Das Flussverḧaltnis fX/FIR als Funktion des Aktiviẗatstyps. Wie in
Abbildung5.8sind zus̈atzlich die Grenzen für den Beitrag von Starburst-Emission
als Geraden eingezeichnet; man kann erkennen, dass auch für die einzelnen Akti-
vitätstypen (abgesehen von dem statistisch nicht relevanten einzelnen LLAGN)
der Starburst-Beitrag zur R̈ontgenemission unbedeutend ist. Berücksichtigt man
die ebenfalls eingezeichneten Standardabweichungen innerhalb der einzelnen Ak-
tivit ätstypen, ist ein Trend von fX/FIR nicht sicher erkennbar.

Abbildung 5.10 zeigt den FIR-Fluss aufgetragen gegen die scheinbare optische Hel-
ligkeit mB sowie die FIR-Leuchtkraft gegen die absolute optische Helligkeit MB . Er-
neut sind die beiden absoluten Größen LFIR und MB sehr stark korreliert (r= −0.48,
P= 0.002), aber auch fFIR und mB zeigen eine nur geringfügig schẅachere Korrelation
(r =−0.43, P= 0.006). Dies untermauert den oben beschriebenen Zusammenhang und
besẗatigt, dass auch für das hier vorliegende Sample die Sternentstehungsaktivität einen
bestimmenden Einfluss auf den ferninfraroten und den optischen Fluss der Quellen hat.

Um die bisher benutzte Nomenklatur fortzuführen, wird die in der Literatur auch als
Leuchtkraftverḧaltnis LFIR/LB bezeichnete Größe hiervan Driel & de Jong(1990) sowie
Keel (1993) folgend als

log fFIR/B = log
LFIR

LB
= 0.4mB + log fFIR +4.51 (5.8)
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Abbildung 5.10: FIR-Fluss fFIR gegen die scheinbare optische Helligkeit mB

(links) bzw. FIR-Leuchtkraft LFIR gegen die absolute optische Helligkeit MB

(rechts). Sowohl die beiden Flüsse als auch die beiden Leuchtkräfte sind jeweils
untereinander signifikant korreliert (s. Text).

berechnet, wobei fFIR der durch Gleichung4.9gegebene FIR-Fluss ist.

In Abbildung 5.11 ist dieses Verḧaltnis als Funktion der FIR-Leuchtkraft dargestellt.
Was schon in der linken Auftragung mit allen vorhandenen Daten erkennbar ist, wird
bei getrennter Darstellung der Untergruppen XAGN und VBLG noch deutlicher: die
beiden Untergruppen sind in diesem Diagramm deutlich zu unterscheiden.

Zur Quantifizierung dieses Effektes wurde sowohl eine Korrelationsanalyse als auch
eine lineare Regression durchgeführt, deren Resultate in Tabelle5.4aufgelistet sind. In
Abbildung5.11(unten rechts) erkennt man unter den VBLG zwei Quellen, die sich sehr
deutlich von allen anderen abheben (log fFIR/B> 0.5). Es handelt sich dabei um 3C390.3
und ESO 548- G 081. Die VBLG exklusive dieser beiden wurden für die statistische
und die Korrelationsanalyse als neue Untergruppe VBLG+ neben dem Gesamtsample
(AGN) sowie den XAGN und VBLG separat betrachtet.

Für alle vier Samples ergeben sich signifikante Korrelationen zwischen fFIR/B und LFIR.
Wie schon anhand der Abbildung5.11zu vermuten war, zeigen die beiden Teilsamples
XAGN und VBLG eine sẗarkere Korrelation als das AGN Gesamtsample. Der Aus-
schluss der zwei stark abweichenden Quellen erhöht die Korrelation f̈ur VBLG+ ge-
gen̈uber VBLG nochmals deutlich von 0.59 auf 0.69.

Ein analoges Bild liefert die Regressionsanalyse: Die Steigungen der Regressionsgera-
den f̈ur die XAGN (m= 0.65±0.14) und die VBLG+ (m = 0.18±0.07) sind signifikant
unterschiedlich. F̈ur das AGN Gesamtsample erhält man naturgem̈aß einen mittleren
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5.4 LFIR/LB ALS MASS DERSTERNENTSTEHUNGSAKTIVITÄT

Abbildung 5.11: Fluss- bzw. Leuchtkraftverhältnis fFIR/B als Funktion der FIR-
Leuchtkraft (links). Zur besseren̈Ubersichtlichkeit sind rechts in gleicher Weise
die Untergruppen XAGN (oben) und VBLG (unten) getrennt dargestellt. Zusätz-
lich sind die Regressionsgeraden für das AGN Gesamtsample (gestrichelt) sowie
die Untergruppen XAGN und VBLG+ (gepunktet) eingezeichnet.

Wert.

Die Tatsache, dass eine Korrelation zwischen fFIR/B und LFIR besteht, ist nichẗuberra-
schend. Ein entsprechendes Ergebnis wurde z.B. vonLehnert & Heckman(1995) für
ein Sample von etwa 50 Starburst-Galaxien publiziert. Wie oben bereits beschrieben
führt ein junger Sternentstehungsausbruch zu starker Ferninfrarot-Emission und damit
auch zu einem hohen Flussverhältnis fFIR/B, da die optische Emission erst mit zeitlicher
Verzögerung ansteigt.

Sehr bemerkenswert hingegen ist, dass die Korrelation für die Untergruppen XAGN
und VBLG+ deutlich sẗarker ist als f̈ur das AGN Gesamtsample und sich für diese
beiden Untergruppen signifikant unterschiedliche Regressionsgeraden errechnen. Ursa-
che daf̈ur könnte sein, dass nicht allein einüberall gleicher Starburst-Mechanismus in
jeweils unterschiedlicher Stärke wirkt, sondern die Objekte der beiden Untergruppen
zus̈atzlich intrinsische Unterschiede aufweisen. Es kann allerdings auch nicht ausge-
schlossen werden, dass ein anderer Parameter als der AGN-Typ für die Zweiteilung der
in Abbildung5.11dargestellten Daten verantwortlich ist.
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.4:Ergebnisse der linearen Regression (Geradensteigung m und Ordina-
tenabschnitt b) und der Korrelationsanalyse von fFIR/B mit LFIR. Die Untergruppe
VBLG+ entspricht der Untergruppe VBLG exklusive zweier deutlich abweichen-
der Quellen (s. Text).

fFIR/B – LFIR

N m b r P

AGN 39 0.34±0.10 −14.4±4.4 0.57 < 0.001

XAGN 26 0.65±0.14 −28.5±6.0 0.76 < 0.001
VBLG 13 0.27±0.19 −12.1±8.6 0.59 0.033
VBLG+ 11 0.18±0.07 −8.1±3.3 0.69 0.019

Die statistische Analyse des Flussverhältnisses fFIR/B hinsichtlich der verschiedenen
AGN-Typen ergab keine zusätzlichen Erkenntnisse: im Rahmen der Genauigkeiten ist
das mittlere fFIR/B für jeweils alle AGN-Typen mit dem Mittelwert für das Gesamtsam-
ple von<fFIR/B>=−0.026±0.472 vereinbar, weshalb auf eine graphische Darstellung
verzichtet wird.

In der Literatur wurde von einigen Autoren ein Zusammenhang zwischen fFIR/B und der
FIR-Farbe FIRcol diskutiert, die man wie in Abschnitt4.6.3beschrieben als Maß für die
Staubtemperatur betrachten kann.Klaas(1988) bzw. de Jong et al.(1984) fanden eine
Korrelation dieser Gr̈oßen f̈ur ein Sample von 89 Galaxien. AuchLehnert & Heckman
(1995) fanden eine entsprechende Korrelation mit höherer Streuung alsKlaas(1988),
die allerdings nicht quantifiziert wird.Wolstencroft et al.(1986) zeigen eine entspre-
chende Abbildung f̈ur 94 Galaxien aus einem Feld um den südgalaktischen Pol, aus der
ebenfalls eine Korrelation zwischen fFIR/B und FIRcol ersichtlich ist. Beivan Driel & de
Jong(1990) ist hingegen f̈ur ein Sample von 49 S0-Galaxien bestenfalls eine marginale
Korrelation erkennbar.

Abbildung5.12zeigt das Flussverhältnis fFIR/B als Funktion der FIR-Farbe FIRcol für
das hier vorliegende Sample. Zusätzlich ist als gestrichelte Gerade die vonKlaas(1988)
beschriebene Korrelation eingezeichnet. Die Galaxien des hier vorliegenden AGN-
Samples befinden sich im gleichen Bereich des Diagramms wie beiKlaas(1988), wei-
sen allerdings eine höhere Streuung auf. Ein Unterschied zwischen XAGN und VBLG
ist in dieser Abbildung nicht zu erkennen. Es liegt keine signifikante Korrelation zwi-
schen fFIR/B und FIRcol vor (r = 0.15, P= 0.35).
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Abbildung 5.12: Das Flussverḧaltnis fFIR/B als Funktion der Ferninfrarot-Farbe
FIRcol. Die gepunktete Gerade spiegelt eine für ein Sample von 89 Galaxien ge-
fundene Korrelation wider (Klaas(1988) bzw.de Jong et al.(1984)). Die Quellen
unseres Samples liegen im gleichen Bereich, zeigen aber selbst keine signifikante
Korrelation.

5.5 fR/B als Kriterium f ür radiolaute und radioleise AGN

Analog zu den bisherigen Abschnitten ist in Abbildung5.13der Radiofluss fR gegen die
scheinbare optische Helligkeit mB bzw. die RadioleuchtkraftνLR gegen die absolute
optische Helligkeit MB aufgetragen. Beim Vergleich der scheinbaren Größen f̈allt auf,
dass die VBLG im Radiobereich deutlich heller als die XAGN sind, im Optischen aber
kein großer Unterschied besteht. Erneut zeigen die absoluten GrößenνLR und MB ein
sehr starke Korrelation (r= −0.68, P< 0.001), aber auch die scheinbaren Größen fR
und mB sind signifikant, wenn auch deutlich schwächer korreliert (r= 0.24, P= 0.03).

Für den Vergleich von optischer und Radiohelligkeit verwendet man aus historischen
Gründen die Begriffe radiolaut und radioleise. Während man zu Beginn der Radioastro-
nomie die im Radiobereich detektierbaren Quellen als radiolaut und alle anderen als
radioleise bezeichnete, stellte sich schnell heraus, dass die Emission extragalaktischer
Quellen (ebenso wie anderer) auch im Radiobereich eine kontinuierlich Verteilung auf-
weist. Daher wird heute zur Unterscheidung von radiolauten und radioleisen Quellen
das Verḧaltnis von Radio- zu optischem Fluss benutzt, das in der Literatur häufig mit R
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Abbildung 5.13: Radiofluss fR gegen scheinbare optische Helligkeit mB (links)
bzw. RadioleuchtkraftνLR gegen absolute optische Helligkeit MB (rechts).

bezeichnet wird. Mit der vonAllen (1976) angegebenen Umrechnung der B-Magnitude
in einen monochromatischen Flussfν ergibt sich

log fR/B = R= log
fR

fν,B
= log fR+0.4∗mB +19.36 . (5.9)

Ferner wird folgende Definition vonKellermann et al.(1989) übernommen:

radioleise (RQ) : fR/B< 1 bzw. log fR/B< 0
radiolaut (RL) : fR/B>10 bzw. log fR/B> 1 .

Dabei wird der Bereich 1< fR/B< 10 alsÜbergangsbereich angesehen; die entspre-
chenden Objekte werden gelegentlich als

”
radio-intermediate (RI)“ bezeichnet (Miller

et al.1993, Falcke et al.1996).

Abbildung5.14zeigt fR/B sowohl als Funktion der optischen Absoluthelligkeit MB als
auch der RadioleuchtkraftνLR. Man kann deutlich erkennen, dass fR/B kontinuierlich
verteilt ist und daher eine definitorische Abgrenzung von radiolauten und -leisen Quel-
len notwendig ist. Die zu diesem Zweck oben angegebenen Grenzen vonKellermann et
al. (1989) sind gestrichelt eingezeichnet.

Weiterhin erkennt man, dass die VBLG im Mittel ein höheres Flussverhältnis fR/B auf-
weisen. Um dies zu quantifizieren wurden die Häufigkeiten von radiolauten und radio-
leisen Quellen f̈ur die Untergruppen VBLG, XAGN und XAGN-1 wie auch für die
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5.5 FR/B ALS KRITERIUM FÜR RADIOLAUTE UND RADIOLEISE AGN

Abbildung 5.14: Das Flussverḧaltnis fR/B als Funktion der optischen Absoluthel-
ligkeit MB (links) bzw. der RadioleuchtkraftνLR (rechts). Dieses Flussverhältnis
dient nachKellermann et al.(1989) zur Unterscheidung von radiolauten (RL) und
radioleisen (RQ) Quellen, die entsprechenden Grenzen (RL: log fR/B > 1 und RQ:
log fR/B< 0) sind als gestrichelte Linien eingezeichnet.

Tabelle 5.5:Samplegr̈oße N, absolute und relative Häufigkeiten von radioleisen
(RQ), radiolauten (RL) und intermediären (RI) Quellen sowie mittleres log fR/B
für die verschiedenen Untergruppen des Samples. Zum Vergleich sind außerdem
die entsprechenden Werte für die 113 BQS-Quellen vonKellermann et al.(1989)
mit angegeben.

N RQ RI RL <log fR/B>

BQS 113 79 / 70% 12 / 11% 22 / 19%

VBLG 39 2 / 5% 11 / 28% 26 / 67% 2.02±1.27

XAGN 49 12 / 25% 24 / 49% 13 / 26% 0.68±0.94
XAGN-1 29 6 / 21% 16 / 55% 7 / 24% 0.66±0.92

BL Lac 3 1 / 33% 2 / 67% 1.54±0.96
Sy1 17 4 / 24% 9 / 52% 4 / 24% 0.55±0.80
Sy1.5...1.9 12 2 / 17% 7 / 58% 3 / 25% 0.83±1.07
Sy2 6 2 / 33% 3 / 50% 1 / 17% 0.70±1.27
LLAGN 10 4 / 30% 3 / 10% 3 / 30% 0.49±0.84
LINER 1 1 / 100% 0.24

107



5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Abbildung 5.15: Häufigkeiten von radiolauten und radioleisen Quellen: schwarz
eingezeichnet sind radioleise Quellen, schraffiert dieÜbergangstypen und nicht
schraffiert radiolaute Quellen. Auffallend ist der hohe Anteil radiolauter Quellen
unter den VBLG.

einzelnen AGN-Typen bestimmt. Die entsprechenden Werte sind in Tabelle5.5 aufge-
listet und in Abbildung5.15als Histogramm graphisch dargestellt. Während die VBLG
zu 67% radiolaut sind, sind es die XAGN nur zu 26%. In dem in der Tabelle zum Ver-
gleich mitangef̈uhrten, 113 Quellen umfassenden Palomar Bright Quasar Survey (BQS)
Sample vonKellermann et al.(1989) ist der Anteil von radiolauten Galaxien mit 19%
noch etwas geringer.

Außerdem ist in Tabelle5.5 auch das mittlere log fR/B für die einzelnen Untergruppen
des Samples angegeben. Dieses ist bei den VBLG ebenfalls deutlich höher als bei den
XAGN: die Differenz in<log fR/B> von 1.34 entspricht einem im Mittel zwanzigfach
höherem fR/B der VBLG im Vergleich zu den XAGN.

Bemerkenswert ist ferner, dass sich die XAGN insgesamt und die Typ-1 XAGN allein
betrachtet in ihrer RL/RQ-Verteilung und insbesondere auch bezüglich ihres mittleren
log fR/B praktischüberhaupt nicht unterscheiden.

Im Vergleich der beiden Diagramme der Abbildung5.14 ist offensichtlich, dass fR/B
in sehr viel sẗarkerem Maße vonνLR als von MB abḧangt. Dies wird von der Kor-
relationsanalyse eindeutig bestätigt: es gibt eine extrem starke Korrelation zwischen
fR/B und νLR (r = 0.74, P< 0.001), ungleich sẗarker als die ebenfalls signifikante
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Abbildung 5.16: Das mittlere Flussverḧaltnis fR/B der einzelnen AGN-Typen.
Auch hier sind zus̈atzlich die Grenzwerte für radiolaute bzw. radioleise Quellen
eingezeichnet. Es ist ersichtlich, dass sich im Mittel die verschiedenen Seyfert-
Typen, LLAGN und LINER alle im intermediären Bereich befinden und sich
bez̈uglich ihres mittleren fR/B kaum unterscheiden, wohingegen die VBLG radio-
laut sind.

Korrelation von fR/B und MB (r =−0.24, P< 0.001). Das bedeutet, das Flussverhältnis
fR/B wird von der Radioemission geprägt, und ist insofern konsistent mit dem Ergebnis
von Kellermann et al.(1989), die bez̈uglich ihres BQS-Samples keine offensichtliche
Abhängigkeit von fR/B und MB fanden.

Auch für das Flussverḧaltnis fR/B wurde eine Statistik f̈ur alle AGN-Typen einzeln be-
rechnet. Die Ergebnisse sind in Abbildung5.16graphisch dargestellt. Man erkennt, dass
im Mittel die VBLG das ḧochste fR/B aufweisen. Ansonsten liegen nur noch die BL Lac
Objekte im Bereich der radiolauten Quellen. Die Mittelwerte aller anderen Typen liegen
im Rahmen der Genauigkeiten aufähnlichem Niveau imÜbergangsbereich zwischen
radiolaut und radioleise. Damit wird das bereits angeführte bemerkenswerte Ergebnis
untermauert, dass es diesbezüglich keinen nennenswerten Unterschied zwischen XAGN
und Typ-1 XAGN gibt.

Die physikalischen Ursachen für die Existenz von radiolauten und radioleisen Quellen
sind bis heute unklar und werden in der Literatur offen und kontrovers diskutiert. Frühe-
re Hypothesen, z.B. dass radiolaute AGN nur in elliptischen und radioleise Quellen nur
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Abbildung 5.17: Radiofluss fR gegen R̈ontgenfluss fX (links) bzw. Radioleucht-
kraft νLR gegen die R̈ontgenleuchtkraft LX (rechts).

in Spiralgalaxien auftreten, wurden inzwischen wieder in Frage gestellt, relativiert oder
widerlegt (z.B.McLure et al.1999). Vielversprechende, aktuelle Arbeiten diskutieren
die Masse des zentralen Schwarzen Lochs (Laor 2000, Ho & Peng2001), die Umge-
bung des AGN bzw. der Galaxie (McLure & Dunlop2001a,b, Percival et al.2001) und
die Akkretionsrate (Dopita 1997, 2000) als entscheidende Parameter für das Erschei-
nungsbild Aktiver Galaxien im Radiobereich.

5.6 Verhältnis von Röntgen- zu Radiofluss fX/R

In Abbildung5.17ist in derüblichen Weise der Radiofluss fR gegen den R̈ontgenfluss
fX bzw. die RadioleuchtkraftνLR gegen die R̈ontgenleuchtkraft LX dargestellt. Auch
hier besteht zwischen den beiden Leuchtkräften eine sehr starke Korrelation (r= 0.78,
P< 0.001), ẅahrend f̈ur die Fl̈usse in dieser Abbildung keine Korrelation erkennbar ist
und auch der Spearman-Test nur eine sehr geringe Korrelation (r= 0.20, P= 0.07)
ergibt.

Dies steht im Einklang mit Untersuchungen von radiolautenROSAT-AGN, bei denen
Reich et al.(2000) keine Korrelation zwischen Radio- und Röntgenfluss,Brinkmann et
al. (1995) hingegen eine sehr starke Korrelation zwischen Radio- und Röntgenleucht-
kraft fanden.
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Abbildung 5.18: Das Flussverḧaltnis fX/R als Funktion der R̈ontgenleuchtkraft
LX (links) bzw. der RadioleuchtkraftνLR (rechts). Die ungleich stärkere Korre-
lation von fX/R mit der Radioleuchtkraft legt nahe, dass dieses Flussverhältnis –
wie auch fR/B (s. Abbildung5.14) – von der Radioemission dominiert wird.

Das Flussverḧaltnis von R̈ontgen- zu Radiofluss fX/R wird analog zu fFIR/R (Gleichung
5.5) als

fX/R =
fX/4.84·1017Hz

fR
(5.10)

berechnet, wobei die Frequenz 4.84· 1017 Hz der Energie von 2 KeV entspricht. Ob-
schon einige Autoren das umgekehrte Verhältnis fR/X verwenden (z.B.Yi & Boughn
1998), wird hier obige Definition benutzt, um insbesondere den Vergleich mit den Ar-
beiten vonBrinkmann et al.(1995) undReich et al.(2000) zu erleichtern.

Abbildung 5.18 zeigt fX/R als Funktion der R̈ontgenleuchtkraft LX und der Radio-
leuchtkraftνLR. Es liegt eine schwache Antikorrelation von fX/R mit LX (r = −0.24,
P= 0.03) und eine sehr starke mitνLR (r =−0.75, P< 0.001) vor. Dahingehend̈ahnelt
das Verḧaltnis fX/R dem Verḧaltnis fR/B, das ebenfalls eine sehr starke Korrelation mit
νLR zeigt (s. Abschnitt5.5) – beide Flussverḧaltnisse werden offenbar deutlich von der
Radioemission dominiert.

Zur näheren Untersuchung des Zusammenhangs zwischen den Verhältnissen fX/R und
fR/B sind diese Gr̈oßen in Abbildung5.19gegeneinander aufgetragen. Es zeigt sich wie-
derum einëaußerst starke Antikorrelation dieser beiden Flussverhältnisse (r= −0.80,
P < 0.001). Ein entsprechendes Resultat erhielten bereitsBrinkmann et al.(1995),
wobei sie f̈ur Quasare und BL Lac Objekte eine deutlich stärkere Korrelation als für
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Abbildung 5.19: Die Flussverḧaltnisse fX/R und fR/B. Zur besseren Vergleichbar-
keit mit den entsprechenden Abbildungen vonBrinkmann et al.(1995) undReich
et al.(2000) ist fR/B nach links zunehmend aufgetragen. Die von diesen Autoren
gefundene Korrelation der beiden Größen ist auch hier offensichtlich.

Seyfert-Galaxien und nicht aktive Galaxien fanden.Reich et al.(2000) betrachten eben-
falls diese beiden Flussverhältnisse, quantifizieren aber nicht die offensichtlich weniger
starke Korrelation f̈ur ihr Sample von radiolauten AGN. Die Korrelation impliziert eine
Abhängigkeit der FormLX ∼ LR

αLB
β, wie sie z.B. vonKembhavi et al.(1986) und

Worrall et al.(1987) vorgeschlagen wurde.

Betrachtet man im hier vorliegende Sample die Untergruppen XAGN und VBLG ge-
trennt, so l̈asst sich feststellen, dass die Korrelation für die VBLG sẗarker (r= −0.90,
P<0.001) und f̈ur die XAGN entsprechend etwas geringer (r=−0.70, P< 0.001), in
beiden F̈allen aber eindeutig signifikant ausfällt. Die Dominanz der Radioemission ist
bei den VBLG ausgeprägter als bei den XAGN.

Auf eine Darstellung der Abḧangigkeit von fX/R vom AGN-Typ wird verzichtet, da sich
keine signifikanten Unterschiede zwischen den verschiedenen AGN-Typen ergaben. Die
Mittelwerte aller AGN-Typen sind konsistent mit dem Mittelwert für das Gesamtsample
von<log fX/R>=−4.7±1.1.
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Tabelle 5.6:Ergebnisse der Korrelationsanalyse der sechs Flussverhältnisse mit
der Rotverschiebung z für das Gesamtsample (AGN) wie auch für die beiden Un-
tergruppen XAGN und VBLG. Angegeben ist jeweils die Größe der Stichprobe N,
der Korrelationskoeffizient r sowie die Wahrscheinlichkeit der Null-Hypothese P.

AGN XAGN VBLG
N r P N r P N r P

fX/B 119 0.40 < 0.001 82 0.36 < 0.001 37 0.12 0.277
fR/B 85 0.69 < 0.001 46 0.50 < 0.001 39 0.48 0.002
fX/R 79 −0.41 < 0.001 45 −0.21 0.174 34 −0.44 0.010
fFIR/R 30 −0.49 0.006 18 −0.08 0.741 12 −0.41 0.190
fX/FIR 36 0.39 0.020 26 0.57 0.002 10 0.18 0.614
fFIR/B 39 0.35 0.031 26 0.57 0.002 13 0.17 0.571

5.7 Flussverḧaltnisse als Funktion der Rotverschiebung

Wie bereits weiter oben kurz erwähnt ist einer der Vorteile bei der Betrachtung von
Flussverḧaltnissen, dass sie prinzipiell entfernungsunabhängig sind. In diesem Ab-
schnitt sollten die sechs Flussverhältnisse, die aus den Flüssen in den vier Frequenz-
bändern berechnet wurden, als Funktion der Rotverschiebungz betrachtet werden.

Korrelationen zwischen Flussverhältnissen und der Rotverschiebung können Indikatio-
nen f̈ur eine kosmologische Entwicklung der Objekte sein. Sie können durch das bereits
beschriebene (s. Abschnitt5.1) Zusammenwirken von Beobachtungsmöglichkeiten und
Leuchtkraftfunktion der Quellen hervorgerufen werden, insbesondere hätte eine unter-
schiedliche Entwicklung der Leuchtkraftfunktionen in verschiedenen Frequenzbändern
(spektrale Entwicklung) eine Abhängigkeit des entsprechenden Flussverhältnisses von
der Rotverschiebung zur Folge. EineÜbersichtüber den derzeitigen Kenntnisstand zur
Evolution von AGN gibtOsmer(2003). Hier soll vor allem auch untersucht werden,
ob sich die Untergruppen XAGN und VBLG diesbezüglich gleich oder unterschiedlich
verhalten.

Abbildung5.20zeigt alle sechs Flussverhältnisse als Funktion der Rotverschiebung. Es
ist offensichtlich, dass die Stärke der Korrelationen deutlich unterschiedlich ist. Bemer-
kenswert ist, dass die Untergruppen XAGN und VBLG manchmal sehr verschiedene
Bereiche der Diagramme bevölkern, manchmal aber auch kaum trennbar sind. Dabei ist
zu bedenken, dass die unterschiedliche Größe der einzelnen Datensätze vor allem den
rein visuellen Vergleich erschwert.

Die Ergebnisse der quantitativen Korrelationsanalyse sind in Tabelle5.6 aufgelistet.
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5. FLUSSVERHÄLTNISSE UND KORRELATIONEN

Abbildung 5.20: Die sechs Flussverhältnisse als Funktion der Rotverschiebung z.
Die entsprechenden Ergebnisse der Korrelationsanalyse dieser Funktionen sind in
Tabelle5.6aufgelistet.
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Dabei wurden alle Berechnungen sowohl für das Gesamtsample (AGN) als auch für
die beiden Untergruppen XAGN und VBLG durchgeführt. Im Gesamtsample zeigt sich
für alle sechs Flussverhältnisse eine signifikante Korrelation mit der Rotverschiebung.
Allein die beiden schẅachsten Korrelationen von fX/FIR bzw. fFIR/B mit z liegen mit
r < 0.4 in einem Bereich, in dem die Signifikanz der Korrelation nicht ganz sicher ist.

Betrachtet man hingegen die Untergruppen XAGN und VBLG einzeln, zeigt sich ein
völlig anderes Bild: einige Flussverhältnisse sind f̈ur die jeweilige Untergruppe nicht
mit z korreliert, wobei dies f̈ur die beiden Untergruppen jeweils deutlich unterschiedlich
ist. Für die XAGN zeigen fX/R und fFIR/R keine Korrelation mehr mit z, für die VBLG
sind sogar nur noch fR/B und fX/R mit z korreliert.

Dass die Korrelationskoeffizienten bei der Betrachtung von Untergruppen kleiner wer-
den, kann teilweise auch dadurch bedingt sein, dass diese Untergruppen naturgemäß
kleiner als das Gesamtsample sind. Die soeben beschriebenen Unterschiede zwischen
Gesamtsample und Untergruppen sind allerdings auch an der Wahrscheinlichkeit der
Null-Hypothese P abzulesen, bei der die jeweilige Größe der entsprechenden Stichpro-
be ber̈ucksichtigt wird.

Dass hingegen in einigen Fällen (z.B. fFIR/B für XAGN – s. Tabelle5.6) die Untergruppe
deutlich sẗarker korreliert als das AGN Gesamtsample und dass im direkten Vergleich
von XAGN und VBLG v̈ollig unterschiedliche Korrelationen festzustellen sind, läßt
sich keinesfalls mit statistischen Effekten der Stichprobengröße erkl̈aren. Es ist indes-
sen ein starkes Indiz für intrinsische Unterschiede zwischen den beiden Untergruppen,
die sich hier in einem deutlich unterschiedlichen Korrelationsverhalten hinsichtlich der
Rotverschiebung niederschlagen.

Eine vergleichbare Untersuchung machtenBrinkmann et al.(1995) für ein Sample von
AGN, die sowohl imROSAT-Röntgenkatalog als auch im 87GB-Radiokatalog enthal-
ten sind. Sie fanden, dass fX/B unabḧangig von der Rotverschiebung zu sein scheint,
während fR/B und fX/R mit z korrelieren. Im Vergleich mit obigen Resultaten unseres
Samples ist dies bestens koinzident mit den VBLG, nicht jedoch mit den XAGN.

5.8 Diskussion der Korrelationen

Nachdem in den vorherigen Abschnitten vor allem auch die Besonderheiten und Auf-
fälligkeiten einzelner Messgrößen und ihrer Verḧaltnisse diskutiert wurden, sollen nun
die Ergebnisse noch einmal in̈Uberblick betrachtet werden. Dazu eignen sich als die
am besten untereinander vergleichbaren Ergebnisse diejenigen der Korrelationsanalyse.
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Tabelle 5.7:Ergebnisse der Korrelationsanalyse der vier Flüsse (obere Ḧalfte der
Tabelle) sowie der vier Leuchtkräfte (untere Ḧalfte). Die Korrelationsanalyse be-
zog sich immer auf das Gesamtsample; eine Ausnahme bildet eine zusätzliche
Analyse von fFIR und fR, die sich auf das im Text definierte Sample AGN* bezog
und in der letzten Tabellenspalte entsprechend gekennzeichnet ist.

Korrelation N r P Bemerkungen

mB × fX 123 –0.02 0.790
fFIR × fR 30 0.27 0.152
fFIR × fR 27 0.61 0.001 AGN*
fFIR × fX 36 –0.14 0.419
mB × fFIR 39 –0.43 0.006
mB × fR 88 0.24 0.027
fX × fR 83 0.20 0.071

MB × LX 120 –0.53 < 0.001
LFIR × νLR 30 0.85 < 0.001
LFIR × LX 36 0.68 < 0.001
MB × LFIR 39 –0.48 0.002
MB × νLR 85 –0.68 < 0.001
LX × νLR 80 0.78 < 0.001

5.8.1 Fl̈usse und Leuchtkr̈afte

Die Flüsse wie auch die Leuchtkräfte der vier Spektralbereiche wurden jeweils unter-
einander auf Korrelationen untersucht. Die Resultate der Korrelationsanalysen sind in
Tabelle5.7 zusammengefasst. Die entsprechenden Abbildungen wurden bereits in den
vorherigen Abschnitten5.1bis5.6gezeigt.

Es ist ersichtlich, dass alle vier Leuchtkräfte untereinander eindeutig korreliert sind; die
Ursachen hierf̈ur wurden bereits diskutiert.

Bei den vier Fl̈ussen ist das Bild uneinheitlicher: die FIR-Radio-Korrelation wird an-
hand der Korrelationsergebnisse nur evident, wenn man das um die drei stark abwei-
chenden Quellen reduzierte Sample AGN* betrachtet. Ebenfalls korreliert sind mB und
fFIR sowie mB und fR.

Es f̈allt auf, dass der R̈ontgenfluss fX mit keinem anderen Spektralbereich signifikant
korreliert. Das ist umso bemerkenswerter, da der Röntgendatensatz der zweitgrößte ist
und somit eine zu geringe Samplegröße keinesfalls die Ursache sein kann.
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Tabelle 5.8:Ergebnisse der Korrelationsanalyse der sechs Flussverhältnisse fA/B
mit den zwei korrespondierenden Leuchtkräften LA und LB. Die jeweils an erster
Stelle aufgef̈uhrte Leuchtkraft korreliert sehr stark mit dem entsprechenden Fluss-
verḧaltnis.

Korrelation N r P

fX/B × LX 119 0.53 < 0.001
fX/B × MB 119 –0.08 0.174

fFIR/R × νLR 30 –0.71 < 0.001
fFIR/R × LFIR 30 –0.34 0.069

fX/FIR × LX 36 0.68 < 0.001
fX/FIR × LFIR 36 0.07 0.705

fFIR/B × LFIR 39 0.57 < 0.001
fFIR/B × MB 39 0.33 0.039

fR/B × νLR 85 0.74 < 0.001
fR/B × MB 85 –0.24 0.001

fX/R × νLR 79 –0.75 < 0.001
fX/R × LX 79 –0.24 0.030

Generell impliziert die Korrelation zweier Größen, dass es eine gemeinsame physikali-
sche Ursache bzw. eine kausale Verkettung derselben gibt.

5.8.2 Flussverḧaltnisse

Um zu untersuchen, ob die Flussverhältnisse fA/B von einer der in sie eingehenden
Größen A bzw. B dominiert werden, wurden sie auf Korrelationen mit den entsprechen-
den Leuchtkr̈aften LA und LB analysiert. Die Ergebnisse sind in Tabelle5.8zusammen-
gestellt. Wiederum finden sich die dazugehörigen graphischen Darstellungen bereits in
den vorangehenden Abschnitten5.1bis5.6.

Es zeigt sich, dass jeweils eine von den zwei in Frage kommenden Leuchtkräften stark
mit dem entsprechenden Flussverhältnis korreliert, d.h. diese ist die bestimmende für
das jeweilige Verḧaltnis. In Tabelle5.8 ist sie immer an erster Stelle aufgeführt. Ist die
RadioleuchtkraftνLR beteiligt, so ist jeweils sie die dominierende Größe.
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Die drei Flussverḧaltnisse fFIR/B, fR/B und fX/R korrelieren auch mit der jeweils zweiten
eingehenden Leuchtkraft, allerdings signifikant schwächer. Bei den anderen drei Fluss-
verḧaltnissen ist das eindeutig nicht der Fall.

5.8.3 Folgerungen aus den Korrelationen

Unter den sechs Flussverhältnissen ist fX/B auch deshalb besonders wichtig und aussa-
gekr̈aftig, weil es f̈ur nahezu das gesamte Sample vorliegt. Die hier erzielten Ergebnisse
liefern zusammen mit schon vonMaccacaro et al.(1988) gefundenen Resultaten starke
Evidenz, dass fX/B ein zuverl̈assiger Parameter für das Maß an Aktiviẗat einer Quelle
ist. Damit kann die in dieser Arbeit in Abschnitt3.3 eingef̈uhrte Typ-Sequenz von 0.1
(BL Lac) bis 3 (LINER) auch als Aktiviẗats-Sequenz verstanden werden.

Das hier vorliegende Sample ist aufgrund seiner Struktur gut geeignet, die für normale
Galaxien gefundene Ferninfrarot-Radio-Korrelation auch für die verschiedenen Arten
Aktiver Galaxien zu untersuchen. Es zeigte sich, dass die XAGN trotz ihrer Kernak-
tivit ät bez̈uglich der FIR-Radio-Korrelation sehr gut mit nicht aktiven Galaxienüber-
einstimmen. Unter den VBLG befinden sich drei Quellen, die ein sehr viel kleineres
Flussverḧaltnis fFIR/R als alle anderen Objekte zeigen und daher offensichtlich durch
besondere Radioemission (möglicherweise Jets) dominiert werden – offenbar ist fFIR/R
gut geeignet, solche Quellen zu identifizieren. Dieübrigen VBLG zeigen zwar auch eine
FIR-Radio-Korrelation, allerdings mit einem niedrigeren mittleren fFIR/R und gr̈oßerer
Streuung als sowohl die XAGN wie auch die Galaxien des Vergleichsamples vonHelou
et al.(1985). Die physikalische Ursache für die Ferninfrarot-Radio-Korrelation ist darin
zu sehen, dass beide Spektralbereiche durch Emission von Sternentstehung dominiert
werden (s. Abschnitt5.2).

Aus dem Flussverḧaltnis fX/FIR konnte gefolgert werden, dass für die meisten der Ob-
jekte des hier vorliegenden Samples der Starburst-Beitrag zur Röntgenemission kei-
ne wesentliche Rolle spielt. Weiterhin wurde eine starke Korrelation von fX/FIR mit
der R̈ontgenleuchtkraft gefunden. Beide Ergebnisse sind so zu interpretieren, dass die
Röntgenemission unserer Quellen von einem Aktiven Kern dominiert wird, während die
FIR-Leuchtkraft der unterliegenden Galaxie zuzuordnen ist.

Für das Flussverḧaltnis fFIR/B findet sich eine Korrelation mit der FIR-Leuchtkraft LFIR,
wie sieähnlich bereits vonLehnert & Heckman(1995) beschrieben wurde und deren
Ursache auf (junge) Sternentstehungsausbrüche zur̈uckgef̈uhrt werden kann. Zusam-
men mit der FIR-Radio-Korrelation bedeutet dieses Ergebnis, dass nicht nur FIR- und
Radio-Emission, sondern in der Regel auch die optische B-Helligkeit der Quellen von
Sternentstehung dominiert wird. Darüber hinaus ist jedoch bemerkenswert, dass diese
Korrelation f̈ur die Untergruppen XAGN und VBLG+ deutlich sẗarker ist als f̈ur das
AGN Gesamtsample und dass sich für beiden Untergruppen signifikant unterschiedliche
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Regressionsgeraden errechnen. Ursache dafür könnte sein, dass nicht allein einüberall
gleicher Starburst-Mechanismus in unterschiedlicher Stärke wirkt, sondern die Objek-
te der beiden Untergruppen zusätzlich intrinsische Unterschiede aufweisen. Es könnte
allerdings auch ein anderer Parameter als der AGN-Typ für die auff̈allige Zweiteilung
des fFIR/B- LFIR- Diagramms (Abbildung5.11) verantwortlich sein.

Zwischen radiolauten und radioleisen Quellen konnte anhand des Flussverhältnisses
fR/B unterschieden werden. Es zeigte sich, dass die VBLG im Mittel ein deutlich höher-
es fR/B aufweisen. Ẅahrend sie zu 67% radiolaut sind, sind es die XAGN nur zu 26%.
Dieses ist einer der wesentlichen Unterschiede der beiden Untergruppen; er ist indi-
rekt durch das Selektionsverfahren bedingt. Die XAGN repräsentieren dabei

”
normale

AGN“, was sich auch durch den Vergleich mit dem BQS-Sample vonKellermann et al.
(1989) zeigt.

Das Flussverḧaltnis fX/R ähnelt dem Verḧaltnis fR/B in Bezug auf eine sehr starke Korre-
lation mit der RadioleuchtkraftνLR – beide Flussverḧaltnisse werden offenbar deutlich
von der Radioemission dominiert. Dementsprechend korrelieren auch die beiden Fluss-
verḧaltnisse untereinanderäußerst stark. Eine signifikante Abhängigkeit von AGN-Typ
konnte f̈ur fX/R nicht festgestellt werden.

Zusammenfassend betrachtet sprechen alle in diesem Abschnitt erzielten Resultate
dafür, dass f̈ur die große Mehrheit der Quellen dieses Samples die Spektralbereiche
R, FIR und B von Sternentstehung dominiert werden. Die Röntgenemission hingegen
erfährt keinen nennenswerten Beitrag durch Sternentstehung und muss daher allein dem
Aktiven Kern zugeschrieben werden.

Da die Ferninfrarot-Radio-Korrelation eine sehr enge Korrelation ist, konnten leicht drei
in den entsprechenden Graphen sofort auffallende Quellen identifiziert werden, deren
fFIR/R um sieben bis zehn Standardabweichungenσ unter dem Mittelwert der restlichen
Quellen liegt und die somit eine sehr starke, zusätzliche Radiokomponente zeigen.

Sowohl bez̈uglich der FIR-R-Korrelation als auch der fFIR/B-LFIR-Korrelation zeigen
sich signifikante Unterschiede zwischen den Untergruppen XAGN und VBLG (bzw.
VBLG*/VBLG +), die darauf hindeuten, dass es intrinsische physikalische Unterschiede
zwischen den XAGN (bzw.

”
normalen“ AGN) und den VBLG geben kann.
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Kapitel 6

Optische Spektroskopie der
Broad-Line Region

In diesem Kapitel werden wichtige Parameter der Broad-Line Region, die Breite der
erlaubten Emissionslinien (FWHM) und das Balmerdekrement, mit in die Betrachtung
des Samples einbezogen. Damit beschränkt es sich naturgem̈aß auf die Typ-1 AGN (in-
klusive derÜbergangstypen bis Seyfert-1.9), da nur diese eine Broad-Line Region zei-
gen. Zur Verdeutlichung werden dieser Teil des Gesamtsamples im Folgenden auch mit
AGN-1 und entsprechend die Typ-1 Objekte der Untergruppe XAGN auch mit XAGN-1
bezeichnet.

Wie in Abschnitt7.3.3noch genauer diskutiert werden wird, könnte die Breite der er-
laubten Emissionslinien ein̈außerst wichtiger Parameter sein. Bei einer scheibenförmi-
gen Geometrie in der Broad-Line Region könnte er sogar ein direktes Maß des Blick-
winkels auf diese Scheibe darstellen.

6.1 Emissionslinienbreiten

Als Linienbreite wurde prim̈ar die Halbwertsbreite FWHM (
”
full width at half maxi-

mum“) der Balmerlinien Hα und Hβ gemessen. In einigen Fällen konnte nur eine der
Linien (meist Hα) gemessen werden. In der Mehrzahl der Fälle wurde sowohl die Halb-
wertsbreite von Hα als auch von Hβ bestimmt und daraus der Mittelwert gebildet. Um
eine einheitliche Messmethode auch für Spektren mit geringem Signal/Rausch-Verhält-
nis oder komplexen Linienprofilen zu verwenden, wurde die Linienbreite als FWHM
eines Gauß-Fits an das Linienprofil bestimmt (s. Abschnitt3.1).

Bei dem stark rotverschobenen QSO RX J023454.8-293425 liegen die Balmerlinien
nicht mehr im beobachteten optischen Spektrum. Daher wurde stattdessen die Breite
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Abbildung 6.1: Für Objekte, bei denen die Halbwertsbreite sowohl von Hα als
auch von Hβ gemessen werden konnte, sind beide Werte gegeneinander aufgetra-
gen; zus̈atzlich ist der Mittelwert von Hα und Hβ auf der Diagonalen eingezeich-
net. F̈ur Objekte, bei denen nur eine der beiden Balmerlinien gemessen werden
konnte, ist der entsprechende Wert ebenfalls auf der Diagonalen eingetragen.

der erlaubten Emissionslinie MgIIλ2798 gemessen.

In Abbildung6.1 ist für die Objekte mit breiten Balmerlinien die Halbwertsbreite von
Hβ gegen die von Hα aufgetragen. Zus̈atzlich sind auf der Diagonalen die Mittelwerte
aus beiden Halbwertsbreiten sowie für diejenigen Objekte, für die nur die Breite einer
der Linien gemessen werden konnte, der entsprechende Wert aufgetragen.

Die Werte streuen um die Diagonale, für die FWHM Hα = FWHM Hβ gilt. Es gibt
mehr Objekte, bei denen Hβ breiter ist als Hα (Messwerte oberhalb der Diagonalen) als
umgekehrt. Dieses läßt sich im Rahmen von Modellen der Photoionisation durch eine
zentrale Kontinuumsquelle verstehen (Rokaki et al.1992, Collin-Souffrin & Dumont
1989).

Der gleiche Effekt wird ebenfalls bei Variabilitätsuntersuchungen gefunden, bei denen
die Ausdehnung bzw. der leuchtkraftgewichtete Zentrumsabstandr der Entstehungsre-
gion verschiedener Emissionslinien anhand von Laufzeitverzögerungen bestimmt wird
(z.B. Bischoff, Kollatschny1999, Kollatschny, Bischoff & Dietrich2000). Mit sol-
chen Beobachtungen konnte auch bestätigt werden, dass die Gravitationskräfte auf das
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Abbildung 6.2: Zum Vergleich sind die wie im Text beschrieben auf unterschied-
liche Arten bestimmten Halbwertsbreiten FWHM und FWHMm gegeneinander
aufgetragen. Die Abweichungen zwischen diesen sind verglichen mit den intrin-
sischen Unterschieden zwischen Hα und Hβ (s. Abbildung6.1) gering.

linienemittierende Gas sehr viel stärker als der Strahlungsdruck sind und somit die BLR
tats̈achlich gravitativ gebunden ist und sich die Geschwindigkeitenv einzelner Wolken
im Gravitationspotenzial der Zentralmasse wie

v ∝ r−1/2 (6.1)

mit dem Abstand zum Zentrumr verhalten (Peterson & Wandel1999, 2000) – dies ist
ein wichtiges Ergebnis zum Verständnis der Linienbreiten.

Es ist allerdings auch zu berücksichtigen, dass die Messung der Hα- bzw. Hβ-Linien-
breiten jeweils anderen Schwierigkeiten unterliegen: während bei der Hα-Messung dies
meist dieÜberlagerung durch die benachbarten [NII ]λ6548,6584-Linien ist, ist es bei
der Hβ-Messung i.d.R. die geringere Signalstärke.

Für 28 Galaxien wurde die breite Hα- oder Hβ-Linie durch zwei Komponenten ange-
passt (s. Abschnitt3.1). Ein Beispiel daf̈ur ist die Galaxie PKS 2349-01, deren Hα-
Linie mit den angepassten Linienkomponenten in Abbildung3.1dargestellt ist. In die-
sen F̈allen wurde der Linienfluss aus der Summe beider Komponenten gebildet. Als
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Abbildung 6.3: Um einen weiteren Vergleich von FWHM (links) und FWHMm

(rechts) zu f̈uhren, ist die optische Absoluthelligkeit MB gegen beide Größen auf-
getragen. Bez̈uglich der generellen Trends, die im folgenden Abschnitt6.2.1ge-
nauer diskutiert werden, zeigen sich keine wesentlichen Unterschiede zwischen
den beiden Abbildungen.

Linienbreite wurde die FWHM der breiteren Komponente benutzt, sofern diese min-
destens ein Drittel des Gesamtflusses der breiten Linie enthielt. Gemäß Gleichung6.1
entsteht die breitere Komponente näher am Zentrum des AGN, ist somit stärker vom
diesem beeinflusst und damit von größerem Interesse.

Diese Vorgehensweise ist vergleichbar mit derjenigen in der Variabilitätsanalyse, bei
z.B. die Masse des zentralen Schwarzen Lochs aus dem rms-Anteil des Linienprofils
bestimmt wird; das rms-Profil stellt den zeitvariablen Linienanteil dar, ist i.d.R. brei-
ter als das Gesamtprofil und entsteht dementsprechend zentrumsnäher (Kollatschny &
Bischoff 2002).

Zum Vergleich wurde aus der breiten (b) und der sehr breiten (v) Komponente ein fluss-
gewichteter Mittelwert FWHMm der Linienbreite gem̈aß

FWHMm =
FWHMb · fb +FWHMv · fv

fb + fv
(6.2)

berechnet. Dieser ist in Abbildung6.2 gegen die zuvor bestimmte Halbwertsbreite
FWHM aufgetragen. FWHMm ist im Mittel etwas kleiner als FWHM, da in jedem Fall
auch die weniger breite Linienkomponente eingeht. Die Abweichungen sind im Ver-
gleich zu den intrinsischen Unterschieden zwischen Hα und Hβ (s. Abbildung6.1) aber
gering.
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Abbildung 6.4: Anteil der AGN-Typen mit breiten Linienkomponenten. Schraf-
fiert dargestellt sind diejenigen AGN, für die Halbwertsbreiten breiter Balmerlini-
enkomponenten gemessen werden konnten. Naturgemäß handelt es sich dabei um
die Typ-1 AGN; diese Abbildung zeigt der Vollständigkeit halber, dass bei diesen
ohne Ausnahme breite Balmerlinienkomponenten gemessen werden konnten.

Um in einem weiteren Vergleich die Unterschiede beurteilen zu können, wurde in Ab-
bildung 6.3 die optische Absoluthelligkeit MB sowohl gegen FWHM als auch gegen
FWHMm aufgetragen. Es sind nur geringfügige Unterschiede sichtbar. In Bezug auf die
generellen Trends, die im folgenden Abschnitt6.2.1genauer diskutiert werden, zeigen
sich keine wesentlichen Abweichungen.

Eine Liste der Galaxien, bei denen breite Balmerlinien durch zwei Komponenten an-
gepasst wurden, ist in Tabelle8.3 im Anhang zu finden. Es ist für Hα und Hβ jeweils
die Halbwertsbreite FWHM der breiten (b) und der sehr breiten (v) Komponenten so-
wie der relative Flussanteil der sehr breiten Komponentefv/ ftot aufgelistet. Ferner ist
die flussgewichtet gemittelte Halbwertsbreite FWHMm und der Mittelwert der relativen
Flussanteile der sehr breiten Hα- und Hβ-Komponenten aufgeführt.

In Abbildung 6.4 ist der Vollsẗandigkeit halber der Anteil der verschiedenen AGN-
Typen schraffiert dargestellt, für den Halbwertsbreiten von breiten Balmerlininenkom-
ponenten gemessen werden konnten. Naturgemäß ist das nur bei den Typ-1 AGN
(VBLG, Seyfert-1 undÜbergangstypen Seyfert-1.5, -1.8, -1.9) der Fall, bei denen aber
ausnahmslos breite Komponenten gemessen werden konnten. Nur diese Typen sind
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Abbildung 6.5: Häufigkeitsverteilung der für Hα bzw. Hβ gemessenen Linien-
halbwertsbreiten. Schwarz dargestellt sind die VBLG, die bei großen Linienbrei-
ten nahezu die gesamte Population stellen, die schraffierten Bereiche der Balken
entsprechen den XAGN. Bemerkenswert ist deräußerst große Bereich von Halb-
wertsbreiten, den das Sample durchgehendüberdeckt.

gemeint, wenn k̈unftig von Linienbreiten die Rede ist.

Im Folgenden wird der Mittelwert der Halbwertsbreiten von Hα und Hβ verwendet,
falls diese bei beiden Linien gemessen werden konnte, ansonsten natürlich die Halb-
wertsbreite der jeweils messbaren Linie.

Abbildung 6.5 zeigt die Ḧaufigkeitsverteilung dieser Halbwertsbreiten. Das Gesamt-
samplëuberdeckt durchgehend denäußerst großen Bereich von 1 000 km s−1 bis 16 000
km s−1. Es ist ersichtlich, dass die schwarz dargestellten VBLG nahezu die gesamte
Population der Objekte mit sehr großen Halbwertsbreiten (FWHM> 9 000 km s−1)
stellen. Außerdem ist ihre Verteilung sehr viel breiter als die der XAGN (schraffierte
Bereiche), die stark zwischen 2 000 km s−1 und 5 000 km s−1 konzentriert sind.

Als einzige Ausnahme fällt mit der gr̈oßten Linienbreite aller Objekte ESO 416-G 002
auf. Nach dem optischen Spektrum hätte diese Galaxie auch als VBLG klassifiziert wer-
den k̈onnen. Sie entstammt jedoch dem röntgenselektiertem XAGN-Sample und wird
daher hier als Seyfert-1 geführt. Die Halbwertsbreite ihrer recht schwachen breiten Hα-
Linienkomponente wurde zu 16 000 km s−1 abgescḧatzt.
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Tabelle 6.1:Statistik der Halbwertsbreiten der Balmerlinien Hα und Hβ für das
Gesamtsample (AGN-1) sowie die beiden Untersamples XAGN-1 und VBLG.
Die Mittelwerte wurden wie im Text beschreiben errechnet – diese werden für die
weitere Analyse benutzt.

FWHM / km s−1

Hα Hβ Mittelwert

AGN-1 6000±3690 7420±4240 6220±3720

XAGN-1 4070±2390 4490±2590 4250±2450
VBLG 8810±3440 9170±4080 8760±3550

Es gibt zwei Samples so genannter
”
Double-peaked emission line AGN“ (DP-AGN) in

der Literatur (s. Abschnitt2.1), die hinsichtlich der Ḧaufigkeitsverteilung der Balmer-
Halbwertsbreiten mit diesem Sample vergleichbar sind: beide Samples enthalten eben-
falls auch Objekte mit sehr großen Linienbreiten und die entsprechenden Abbildungen
10a) vonStrateva et al.(2003) sowie 4a) vonEracleous & Halpern(2003) ähneln der
Abbildung6.5.

Tabelle 6.1 listet die Mittelwerte der Linienhalbwertsbreiten für das Gesamtsample
(AGN-1) sowie die beiden Untersamples XAGN-1 und VBLG auf. In den Spalten Hα
und Hβ sind jeweils die entsprechenden Mittelwerte und Standardabweichungen aller
messbaren Linien aufgeführt. F̈ur die Mittelwerte wurde zun̈achst gegebenenfalls ein
Mittelwert aus Hα und Hβ gebildet (s.o.) und dieser wiederum̈uber alle Objekte des
entsprechenden Samples gemittelt. Da für Hα mehr Messungen als für Hβ vorliegen,
liegt der resultierende Mittelwert näher am Hα- als am Hβ-Wert. Dieser Mittelwert wird
bei den folgenden Betrachtungen verwendet.

Das auff̈alligste Ergebnis dieser Statistik ist, dass die mittleren Halbwertsbreiten der
VBLG mehr als doppelt so hoch wie die der XAGN sind und dass auch die Standard-
abweichungen deutlich höher sind; das spiegelt die für die Abbildung6.5beschriebene
breitere Verteilung der VBLG bei ḧoheren Halbwertsbreiten wider.

Weiterhin wird hier nochmals quantitativ belegt, dass im Mittel Hβ breiter als Hα ist.
Dieser Effekt wurde bereits anhand der Abbildung6.1 ersichtlich und seine physikali-
schen Ursachen wurden in diesem Zusammenhang diskutiert (s.o.).

Abschließend wird die Linienhalbwertsbreite als Funktion der Rotverschiebung betrach-
tet; dazu sind in Abbildung6.6 beide Gr̈oßen gegeneinander aufgetragen. Wie bereits
gezeigt haben die VBLG gegenüber den XAGN im Mittel eine ḧohere Rotverschiebung
und eine ḧohere Linienbreite. Daher befinden sie sich in dieser Abbildungüberwiegend
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Abbildung 6.6: Linienbreiten als Funktion der Rotverschiebung. Die Schwer-
punkte der beiden Untergruppen bezüglich Linienbreite und Rotverschiebung sind
unterschiedlich, was insbesondere in der separaten Darstellung in den kleineren
Diagrammen (rechts oben: VBLG; rechts unten: XAGN-1) deutlich wird. Inner-
halb der Untergruppen zeigt sich jedoch keinerlei Zusammenhang zwischen bei-
den Gr̈oßen.

im rechten oberen Teil des Diagramms, während die XAGN entsprechend eher im lin-
ken unteren Bereich liegen. Insgesamt betrachtet dominiert aber die Streuungüber den
nahezu vollsẗandigen Bereich des Diagramms.

Die in Tabelle6.2 aufgelisteten Ergebnisse der Korrelationsanalyse zeigen eindeutig,
dass es zwar für das Gesamtsample eine Korrelation zwischen Halbwertsbreite und Rot-
verschiebung gibt, nicht jedoch innerhalb der beiden Untergruppen XAGN und VBLG.
Das ist offensichtlich dadurch bedingt, dass die beiden Untergruppen aufgrund ihrer
Selektion unterschiedliche Schwerpunkte bezüglich Linienbreite und Rotverschiebung
haben und dadurch die beiden an sich nicht korrelierten Größen in Gesamtsample be-
trachtet wieder eine Korrelation zeigen, die zwar nicht stark (r = 0.24), wegen des
großen Samples (N = 101) aber signifikant ist.

Zusammenfassend sei festgehalten, dass für alle Typ-1 AGN inklusive der̈Ubergangs-
typen bis Seyfert-1.9 eine Linienbreite bestimmt werden konnte. Während die VBLG
eine breite Verteilung mit einem sehr hohen Mittelwert von 8760 km s−1 zeigen, kon-
zentrieren sich die XAGN stark zwischen 2000 km s−1 und 5000 km s−1. Zusammen-
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Tabelle 6.2:Ergebnisse der Korrelationsanalyse zwischen Linienhalbwertsbreite
FWHM und Rotverschiebung z. Für das Gesamtsample (AGN-1) findet sich eine
signifikante Korrelation, in den beiden Untergruppen XAGN-1 und VBLG für
sich genommen sind die Größen hingegen nicht korreliert.

N r P

AGN-1 101 0.24 < 0.001

XAGN-1 57 −0.05 0.563
VBLG 44 −0.07 0.478

genommen weist das Sample eine durchgehende Verteilung bis hin zu außergewöhnlich
hohen 16 000 km s−1 auf.

6.2 Korrelationen mit der Linienbreite

Um mögliche Zusammenḧange der verschiedenen Messgrößen mit der Linienhalb-
wertsbreite genauer zu untersuchen, wurde der FWHM-Parameterraum in folgende vier
Intervalle aufgeteilt:

I: 1000 – 2500 km s−1

II: 2500 – 5000 km s−1

III: 5000 – 10000 km s−1

IV: >10000 km s−1

Dabei umfasst der Bereich I Typ-1 Objekte mit schmalen Linien, insbesondere auch die
Narrow-Line Seyfert-1 Galaxien (NLS1), in den Bereich II fallen typische Typ-1 Gala-
xien, Bereich III umfasst Objekte mit sehr breiten und Bereich IV solche mit ultrabreiten
Linien.

6.2.1 Leuchtkräfte

Für diese vier Halbwertsbreitenintervalle wurden jeweils separat die statistischen Pa-
rameter der verschiedenen Beobachtungsgrößen berechnet. Die entsprechenden Daten
(Gruppengr̈oße N, Mittelwert<L> und Standardabweichungσ) bez̈uglich der Leucht-
kräfte der vier Frequenzbänder sind in Tabelle6.3 aufgelistet und in den Graphen der
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Abbildung6.7 eingezeichnet. Weiterhin sind in Tabelle6.3 die statistischen Parameter
für das Gesamtsample AGN-1 sowie für die beiden Untergruppen XAGN und VBLG
aufgef̈uhrt.

Tabelle 6.3:Statistik der Leuchtkr̈afte in den vier Frequenzbändern B, X, FIR und
R jeweils f̈ur das Gesamtsample AGN-1, die beiden Untergruppen XAGN-1 und
VBLG sowie für die vier oben definierten Halbwertsbreitenintervalle I – IV.

MB [mag] log LX [erg s−1]
N <MB> σ N <log LX> σ

AGN-1 101 -21.58 1.95 94 43.70 1.00

XAGN-1 57 -20.56 1.12 57 43.25 0.64
VBLG 44 -22.90 2.01 37 44.40 1.06

FWHM I 14 -20.13 1.02 14 43.28 0.65
FWHM II 35 -21.38 1.78 34 43.63 0.98
FWHM III 35 -21.96 2.11 32 43.79 1.13
FWHM IV 17 -22.39 1.93 14 44.07 0.92

log νLR [erg s−1] log LFIR [erg s−1]
N <log νLR> σ N <log LFIR> σ

AGN-1 68 40.12 1.84 32 44.14 0.70

XAGN-1 29 38.84 1.20 19 43.87 0.43
VBLG 39 41.06 1.66 13 44.54 0.83

FWHM I 7 38.54 0.66 5 43.97 0.34
FWHM II 20 39.71 1.92 12 43.88 0.49
FWHM III 25 40.21 1.93 12 44.31 0.88
FWHM IV 16 41.15 1.35 3 44.72 0.67

Da die VBLG überwiegend ḧohere, die XAGNüberwiegend niedrigere Linienbreiten
haben, sollten die VBLG statistisch den Halbwertsbreitenintervallen III bzw. IVähnlich
sein, die XAGN hingegen eher den Intervallen I und II. Genau dieses kann anhand der
Tabelle6.3verifiziert werden. Neben der von der ursprünglichen Selektion der Galaxien
abḧangigen Einteilung in XAGN und VBLG soll im Folgenden das Hauptaugenmerk
auf den unabḧangigen, objektiven Parameter FWHM gerichtet werden.

In Tabelle6.4sind die Ergebnisse der Korrelationsanalyse der Halbwertsbreite mit den
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Tabelle 6.4: Ergebnisse der Korrelationsanalyse der Linienhalbwertsbreite
FWHM mit den Leuchtkr̈aften in den vier Frequenzbändern B, X, FIR und R
sowie mit den entsprechenden sechs Flussverhältnissen.

FWHM × N r P

MB 101 –0.22 0.001
νLR 68 0.40 0.001
LX 94 0.21 0.039
LFIR 32 0.25 0.160

fR/B 68 0.35 0.004
fX/R 62 –0.27 0.034
fFIR/R 24 –0.44 0.032

fX/B 93 0.10 0.328
fFIR/B 32 –0.15 0.400
fX/FIR 29 0.13 0.498

Leuchtkr̈aften in den vier Frequenzbändern B, X, FIR und R sowie mit den entsprechen-
den Flussverḧaltnissen aufgelistet.

Bez̈uglich der vier Frequenzbänder ergab sich eine eindeutig signifikante Korrelation
der Halbwertsbreite mit MB sowie mitνLR. In beiden F̈allen ist die Wahrscheinlichkeit
der Null-Hypothese P, einen entsprechenden Korrelationskoeffizienten aus einer zufälli-
gen Verteilung zu erhalten, nur 0.1%. LX korreliert deutlich schẅacher mit FWHM
(r = 0.21, P= 0.039), ẅahrend man bei LFIR nicht von einer eindeutigen Korrelation
sprechen kann, wobei die relativ geringe Anzahl von Datenpunkten (N= 32) ber̈uck-
sichtigt werden muss.

Abbildung 6.7 zeigt die Leuchtkr̈afte in den vier Frequenzbändern als Funktion der
Halbwertsbreite. Zus̈atzlich sind jeweils Mittelwerte und Standardabweichungen in den
vier oben definierten Halbwertsbreitenbereichen I – IV eingezeichnet. Insgesamt be-
trachtet besẗatigen diese Auftragungen und die Ergebnisse der statistischen Analyse
diejenigen der Korrelationsanalyse. Allerdings ist der signifikante Unterschied in der
Korrelation von MB und LX mit der Halbwertsbreite anhand der Mittelwerte nicht un-
mittelbar nachvollziehbar.

Um den in diesen Diagrammen besetzten Parameterraum deutlicher hervorzuheben,
wurden empirisch obere und untere Begrenzungen gestrichelt eingezeichnet. Diese wur-
den so geẅahlt, dass sie einerseits möglichst nahe an einer maximalen Zahl von Daten-
punkten liegen, andererseits aber höchstens ein oder zwei Datenpunkte außerhalb des
eingegrenzten Bereichs bleiben.
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Abbildung 6.7: Leuchtkr̈afte in den Frequenzbändern B, X, FIR und R als Funk-
tion der Linienhalbwertsbreite FWHM. Zusätzlich sind jeweils Mittelwerte und
Standardabweichungen in den vier definierten Halbwertsbreitenbereichen I – IV
sowie empirische obere und untere Begrenzungslinien (s. Text) eingezeichnet, die
den besetzten Parameterraum verdeutlichen sollen.

Anhand dieser Eingrenzungen ist leichter nachvollziehbar, dass MB sẗarker als LX mit
der Linienbreite FWHM korreliert: in beiden Fällen steigt die obere Begrenzung mit
zunehmender Halbwertsbreite an, die untere steigt aber nur bei MB leicht an, ẅahrend
sie bei LX abf̈allt und somit einer sehr starken Korrelation entgegen steht; es steigt in
erster Linie die Streuung der Röntgenleuchtkraft LX mit der Linienbreite.

Die statistische Analyse in den vier Halbwertsbreitenintervallen bestätigt als unabḧangi-
ges Verfahren die Resultate der Korrelationsanalyse. Der Anstieg (bzw. Abfall bei
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r < 0) der Messgr̈oße mit zunehmender Halbwertsbreite ist dort am größten, wo auch
die sẗarkste Korrelation errechnet wurde (MB, νLR). Zwar sind f̈ur die einzelnen Mes-
sungen die Dispersion der Datenpunkte und damit die statistischen Unsicherheiten re-
lativ groß (s. Tabelle6.3 und Abbildung6.7), so dass ihre Signifikanz – würden sie
allein betrachtet – in Frage gestellt werden könnte. In Kombination mit den̈aquivalen-
ten Ergebnissen der Korrelationsanalyse einerseits wie auch der visuellen Bewertung
der entsprechenden Graphen unter Berücksichtigung der Begrenzungslinien anderer-
seits wird die Zuverl̈assigkeit dieser Resultate entscheidend erhöht. Dadurch, dass im
Wesentlichen gleiche Resultate durch drei unabhängige Methoden erzielt wurden, sind
sie als stichhaltig einzustufen.

6.2.2 Flussverḧaltnisse

Tabelle6.5entḧalt entsprechend der Tabelle6.3die Ergebnisse der statistischen Analyse
für die sechs Flussverhältnisse. Wiederum wurde das Gesamtsample AGN-1 einerseits
in die Untergruppen XAGN und VBLG, andererseits in die vier definierten Linienbrei-
tenintervalle I – IV separiert. Mittelwerte und Standardabweichungen aus dieser Tabelle
sind auch in den nachfolgenden Abbildungen6.8, 6.9und6.10eingezeichnet.

Bei den Flussverḧaltnissen fFIR/B und fX/B ist aus der Statistik kein Gang mit der Halb-
wertsbreite erkennbar. In diesen Fällen kann man daher auch nicht die XAGN bzw.
VBLG bestimmten Halbwertsbreitenintervallen zuordnen. Für dieübrigen Flussverḧalt-
nisse gilt analog wie f̈ur die Leuchtkr̈afte, dass die VBLG statistisch den Halbwertsbrei-
tenintervallen III bzw. IVähneln, die VBLG hingegen eher den Intervallen I und II.

Betrachtet man die Ergebnisse der Korrelationsanalyse der Linienhalbwertsbreite mit
den Verḧaltnissen der Flüsse in den vier Frequenzbändern (s. Tabelle6.4), findet sich
eine hochsignifikante Korrelation nur für das Flussverḧaltnis fR/B. Die Verḧaltnisse fX/R
und fFIR/R zeigen eine schẅachere, aber immer noch signifikante Korrelation mit der
Linienbreite. In Abbildung6.8sind die entsprechenden Graphiken dargestellt.

Bei den Flussverḧaltnissen fX/FIR und fFIR/B liefern weder die graphischen Darstellun-
gen (s. Abbildung6.9) noch die Ergebnisse der Korrelationsanalyse Hinweise auf eine
Korrelation mit der Halbwertsbreite. Das kann wiederum auch dadurch bedingt sein,
dass in diesen F̈allen relativ wenig Datenpunkte vorliegen.

Auch für das Flussverḧaltnis fX/B findet sich keine Korrelation mit der Halbwertsbrei-
te. Allerdings zeigt hier die graphische Darstellung der Abbildung6.10 eine deutlich
unterschiedliche Verteilung der beiden Untergruppen XAGN und VBLG.

Während die mittleren fX/B-Werte f̈ur alle vier FWHM-Intervalle nahezu identisch sind,
liegt der fX/B-Mittelwert für die VBLG etwas ḧoher als f̈ur die XAGN. Daraus kann man
folgern, dass die VBLG entsprechend im Mittel ein etwas höheres Maß an Aktiviẗat
aufweisen (s. Abschnitt5.1).
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Tabelle 6.5:Statistik der Flussverḧaltnisse jeweils f̈ur das Gesamtsample AGN-1,
die beiden Untergruppen XAGN-1 und VBLG sowie für die vier definierten Halb-
wertsbreitenbereiche I – IV.

log fR/B log fX/R
N <log fR/B> σ N <log fX/R> σ

AGN-1 68 1.44 1.31 62 –4.76 1.18

XAGN-1 29 0.66 0.92 28 –4.32 0.87
VBLG 39 2.02 1.23 34 –5.13 1.29

FWHM I 7 0.57 0.33 6 –4.03 0.54
FWHM II 20 1.10 1.37 19 –4.55 1.16
FWHM III 25 1.42 1.36 24 –4.79 1.19
FWHM IV 16 2.28 1.00 13 –5.37 1.22

log fFIR/R log fX/FIR

N <log fFIR/R> σ N <log fX/FIR> σ

AGN-1 24 1.54 1.01 29 –0.68 0.65

XAGN-1 12 2.09 0.19 19 –0.86 0.51
VBLG 12 0.99 1.19 10 –0.35 0.78

FWHM I 4 1.93 0.25 5 –0.85 0.81
FWHM II 8 1.95 0.36 11 –0.64 0.60
FWHM III 9 1.59 0.88 10 –0.72 0.62
FWHM IV 3 –0.21 1.55 3 –0.44 0.92

log fFIR/B log fX/B
N <log fFIR/B> σ N <log fX/B> σ

AGN-1 32 0.02 0.50 93 0.31 0.59

XAGN-1 19 0.04 0.46 56 0.16 0.51
VBLG 13 0.00 0.58 37 0.55 0.62

FWHM I 5 0.21 0.16 13 0.39 0.61
FWHM II 12 –0.14 0.45 34 0.23 0.51
FWHM III 12 0.05 0.44 32 0.33 0.61
FWHM IV 3 0.27 1.16 14 0.42 0.69
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Abbildung 6.8: Die Flussverḧaltnisse fR/B, fX/R und fFIR/R als Funktion der Lini-
enbreite. Die Mittelwerte und Standardabweichungen in den vier definierten Halb-
wertsbreitenbereichen sowie empirische obere und untere Begrenzungslinien sind
eingezeichnet.

Noch auff̈alliger als die leicht unterschiedlichen Mittelwerte der beiden Untergruppen
ist jedoch, dass sich die VBLG im oberen rechten Teil des Diagramms konzentrieren;
VBLG mit niedriger Halbwertsbreite und niedrigen fX/B fehlen im vorliegenden Sample
völlig. Um diesen Effekt zu verdeutlichen, wurde in Abbildung6.10eine Hilfsgerade so
eingezeichnet, dass sich alle VBLG rechts oberhalb die Geraden befinden. Die XAGN
hingegen verteilen sich symmetrisch um die Gerade: während 14 Objekte sich in un-
mittelbarer N̈ahe der Gerade befinden, liegen jeweils genau 21 XAGN ober- wie auch
unterhalb der Geraden.
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Abbildung 6.9: Die Flussverḧaltnisse fX/FIR und fFIR/B als Funktion der Linien-
breite sowie deren Mittelwerte in den vier definierten Halbwertsbreitenbereichen.
Weder diese Auftragung noch die analytische Korrelationsanalyse geben Hinwei-
se auf eine Korrelation dieser Größen. Auf Begrenzungslinien wurde verzichtet,
da sie nicht hilfreich erschienen.

Die große Anzahl von Datenpunkten in diesem fX/B-FWHM-Diagramm (37 VBLG und
56 XAGN) spricht daf̈ur, dass es sich hierbei um einen systematischen Effekt handelt.
In diesem Fall ẅare es eine wichtige, einschränkende Beobachtung für ein AGN-Modell
und k̈onnte R̈uckschl̈usse auf den Blickwinkel zum AGN zulassen, was im folgenden
Kapitel noch genauer diskutiert werden wird (s. Abschnitt7.3.3).

Auf vergleichbare Beobachtungen vonWills & Browne (1986) sowieWills & Brother-
ton (1995), dieähnliche Schlussfolgerungen zulassen, wird ebenfalls in Abschnitt7.3.3
eingegangen.

6.3 Das Balmerdekrement

Unter dem Balmerdekrement wird allgemein das Intensitätsverḧaltnis der Balmerlinien
verstanden, im Folgenden bezieht es sich jedoch immer auf die breiten Komponenten
der beiden sẗarksten Balmerlinien Hα und Hβ (s. Abschnitt3.1):

BD =
fHα
fHβ

(6.3)

Die Größe dieses Wertes zeigt nur schwache Abhängigkeit von den physikalischen Be-
dingungen, die in der Linienentstehungsregion herrschen. Unter der Annahme des so ge-
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Abbildung 6.10: Aufgetragen ist das Verhältnis des R̈ontgenflusses zum opti-
schen Fluss fX/B als Funktion der Halbwertsbreite der erlaubten breiten Hα- bzw.
Hβ-Emissionslinie. Zus̈atzlich sind Mittelwerte f̈ur die vier definierten Halbwerts-
breitenbereiche und die beiden Untergruppen XAGN und VBLG eingezeichnet.
Um die unterschiedliche Verteilung der XAGN und VBLG in diesem Diagramm
zu verdeutlichen, wurde eine Hilfsgerade so hinzugefügt, dass sich alle VBLG
rechts oberhalb befinden. Man erkennt leicht, dass sich die XAGN-1 hingegen
weitestgehend symmetrisch um die Gerade verteilen. Die beiden kleinen Graphi-
ken rechts zeigen in identischer Auftragung die Untergruppen VBLG (oben) und
XAGN-1 (unten) separat.

nannten
”
case B“ der Photoionisationstheorie (optisch dicke Approximation) und einer

Temperatur von 10 000 K ergibt sich ein Wert vonBD = 2.8 (Osterbrock1989).

Weiterhin ist zu ber̈ucksichtigten, dass durch die wellenlängenabḧangige Staubextink-
tion das Balmerdekrement vergrößert werden kann und es somit auch ein Maß für die
Gesamtextinktion und damit für die Menge des Staubs zwischen Entstehungsgebiet der
Linien und Beobachter darstellt. Da ein deutlich geringerer Wert als 2.8 unter plau-
siblen physikalischen Annahmen nicht möglich ist, wurden f̈ur einige Einzelf̈alle, bei
denen solche gemessen wurden, Messungenauigkeiten als Ursache angenommen und
im Folgenden ein BD von 2.8 verwendet.

Sowohl die Darstellung des Balmerdekrements BD als Funktion der Linienhalbwerts-
breite FWHM in Abbildung6.11wie auch die in Tabelle6.6 zusammengefassten sta-
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Abbildung 6.11: Balmerdekrement Hα/Hβ der breiten Emissionslinienkompo-
nenten als Funktion ihrer Halbwertsbreite FWHM. Zusätzlich sind Mittelwerte
für die vier definierten FWHM-Intervalle I – IV eingezeichnet (s. auch Tabel-
le 6.6). Es ist weder ein Zusammenhang zwischen den beiden hier betrachteten
Größen noch ein signifikanter Unterschied zwischen den Untergruppen XAGN
und VBLG hinsichtlich des Balmerdekrements feststellbar.

Tabelle 6.6:Statistik des Balmerdekrements des Gesamtsamples AGN-1, der bei-
den Untergruppen XAGN-1 und VBLG sowie der vier Halbwertsbreitenintervalle
I – IV.

N BD

AGN-1 59 3.9±1.6

XAGN-1 24 3.4±1.0
VBLG 35 4.2±1.9

FWHM I 9 3.7±1.0
FWHM II 12 3.6±1.4
FWHM III 25 4.2±2.1
FWHM IV 13 3.6±0.9
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Tabelle 6.7: Ergebnisse der Korrelationsanalyse des Balmerdekrements mit
der Linienhalbwertsbreite FWHM, mit den Leuchtkräften in den vier Fre-
quenzb̈andern B, X, FIR und R sowie mit deren Flussverhältnissen. Nur die Radio-
leuchtkraftνLR und die drei entsprechenden Flussverhältnisse zeigen eine gewis-
se Korrelation mit dem Balmerdekrement.

N r P

FWHM 59 0.03 0.825

MB 59 –0.08 0.533
LX 53 0.12 0.398
LFIR 21 0.16 0.490
νLR 44 0.33 0.031

fR/B 44 0.37 0.014
fFIR/R 18 –0.56 0.016
fX/R 39 –0.36 0.026

fX/FIR 18 0.37 0.132
fFIR/B 21 –0.22 0.327
fX/B 52 –0.04 0.756

tistischen Werte zeigen, dass das mittlere Balmerdekrement der VBLG zwar etwasüber
dem der XAGN-1 liegt, dieser Unterschied aber statistisch nicht signifikant ist. Die Un-
terschiede zwischen den vier Halbwertsbreitenbereichen sind noch geringer und bewe-
gen sich ausschließlich im Rahmen der Streuung der Messwerte. Es gibt keinerlei Kor-
relation zwischen Balmerdekrement und Linienbreite.

Wie in Abschnitt2.1dargelegt, wurde im Rahmen des
”
Unified Models“häufiger pos-

tuliert, dass BLRG bzw. VBLG ein ḧoheres Balmerdekrement als gewöhnliche AGN
zeigen – damit kommt obigen Ergebnissen unseres Sample besondere Bedeutung zu.

Wäre die Halbwertsbreite ein direktes Maß des Inklinationswinkels, unter dem wir eine
z.B. scheibenf̈ormige BLR sehen, und ẅare das Balmerdekrement – verursacht durch
unterschiedliche Staubsäulendichten entlang des Sehstrahls – ebenfalls vom Inklina-
tionswinkel abḧangig, so ẅurde man eine Korrelation der beiden Größen erwarten. Da
dies nicht der Fall ist, sind die Annahmen zumindest in dieser einfachen Form nicht
zutreffend.

Abbildung 6.12zeigt das Balmerdekrement als Funktion der Leuchtkräfte in den vier
Frequenzb̈andern B, X, FIR und R, in Abbildung6.13ist es als Funktion der sechs ent-
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Abbildung 6.12: Das Balmerdekrement als Funktion der Leuchtkräfte in den vier
betrachteten Frequenzbändern. Eine m̈aßig starke Korrelation besteht nur zwi-
schen RadioleuchtkraftνLR und Balmerdekrement (r= 0.33, P= 0.031; siehe
Tabelle6.7), die anderen drei Leuchtkräfte sind nicht mit dem Balmerdekrement
korreliert.

sprechenden Flussverhältnisse aufgetragen. In Tabelle6.7sind die korrespondierenden
Ergebnisse der Korrelationsanalyse zusammengefasst.

Von den vier Leuchtkr̈aften scheint einzigνLR eine gewisse Korrelation mit dem Bal-
merdekrement aufzuweisen – dafür spricht der Korrelationskoeffizient von r= 0.33
bzw. P= 0.031. Die anderen drei Leuchtkräfte sind eindeutig nicht mit dem Balmerde-
krement korreliert. Dieses Resultat wird bei Betrachtung der Flussverhältnisse bestätigt:
die drei mit dem Radiofluss gebildeten Verhältnisse (fR/B, fFIR/R, fX/R) korrelieren mit
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dem Balmerdekrement, die drei anderen Flussverhältnisse (fX/FIR, fR/B, fX/B) korrelie-
ren hingegen nicht.

Diese Konstellation deutet sehr stark darauf hin, dass die bei den drei Flussverhältnissen
gefundene Korrelation nur sekundärer Natur ist und allein durch die primäre Korrelation
der Radioleuchtkraft mit dem Balmerdekrement hervorgerufen wird.

Da im Radiodatensatz die VBLG dominieren, wird auch die Korrelation des Balmer-
dekrements mit der Radioleuchtkraft von diesem Teilsample geprägt. Betrachtet man
die beiden Teilsample VBLG und XAGN separat, läßt sich keine signifikante Korre-
lation einer der hier diskutierten Größen mit dem Balmerdekrement mehr feststellen.
Dies konnte erwartet werden, da schon die Korrelationen bezogen auf das Gesamt-
sample nicht sehr stark sind. Daher erscheint an dieser Stelle eine weitergehende se-
parate Er̈orterung der beiden Teilsamples nicht sinnvoll.

6.4 Ergebnisse der optischen Spektroskopie

Die in diesem Abschnitt erzielten Ergebnisse stützen sich auf drei unabhängige Metho-
den: statistische Analyse, Korrelationsanalyse sowie graphische Darstellung und Be-
wertung. Da alle drei Methoden im Wesentlichen jeweils zu gleichen Resultaten führen,
erḧoht dies die Aussagekraft der Ergebnisse entscheidend.

In Bezug auf die Untersuchungen zur Linienhalbwertsbreite bleibt festzustellen, dass
genau die drei Flussverhältnisse, in die der Radiofluss eingeht, mit der Linienbreite
korrelieren. Das ist konsistent mit dem ebenfalls hier gefundenen Ergebnis, dass auch
die Radioleuchtkraft stark mit der Linienbreite korreliert.

Andererseits korreliert zwar die optische Helligkeit stark mit der Linienbreite, diejeni-
gen Verḧaltnisse, die mit dem optischen Fluss gebildet wurden, weisen jedoch keine
vergleichbare Korrelation mit der Linienbreite auf. Daraus lässt sich folgern, dass die
Radioleuchtkraft, nicht jedoch die optische Leuchtkraft,über die Leuchtkr̈afte in den
anderen Frequenzbändern dominiert.

Besonders wichtig unter den Flussverhältnissen ist fX/B: einerseits kann es als Maß für
die nichtthermische Aktiviẗat angesehen werden, andererseits zeigt es deutliche Diskre-
panzen zwischen XAGN und VBLG, die nicht allein auf einen Effekt unterschiedlicher
Linienbreiten zur̈uckgef̈uhrt werden k̈onnen.

Bez̈uglich des Balmerdekrements zeigte sich keinerlei Zusammenhang mit der Linien-
halbwertsbreite. Von den Leuchtkräften der vier Frequenzbereiche ergab sich nur für die
Radioleuchtkraft eine m̈aßig starke Korrelation mit dem Balmerdekrement, die offen-
sichtlich wiederum dazu führt, dass auch die drei Flussverhältnisse, in die die Radio-
leuchtkraft eingeht, mit dem Balmerdekrement korrelieren, die anderen drei hingegen
nicht.
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Abbildung 6.13: Balmerdekrement als Funktion der sechs Flussverhältnisse.
Nach der numerischen Korrelationsanalyse (s. Tabelle5.6) sind die drei Verḧalt-
nisse, in die der Radiofluss eingeht, mit dem Balmerdekrement korreliert (rechte
Spalte dieser Abbildung), die anderen drei hingegen nicht (linke Spalte).

142



6.4 ERGEBNISSE DER OPTISCHENSPEKTROSKOPIE

Ein signifikanter Unterschied zwischen den Untergruppen XAGN und VBLG hinsicht-
lich des Balmerdekrements oder einer seiner Korrelationen konnte nicht festgestellt wer-
den.
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Kapitel 7

Zusammenfassung und Diskussion der
Ergebnisse

Abschließend sollen die in den vorangegangenen Kapiteln erarbeiteten Ergebnisse zu-
sammengefasst und insbesondere auch gemeinsam diskutiert werden, um einüber die
Einzelresultate hinaus gehendes, konsistentes Bild der untersuchten Aktiven Galaxien
zu erhalten.

7.1 Röntgenselektion Aktiver Galaxien

Der erste große Schritt für diese Arbeit war die Selektion des XAGN-Samples. Wie in
Abschnitt2.2 beschrieben, wurden diese zuvor nicht als aktiv klassifizierten Galaxien
aufgrund einer hohen Z̈ahlrate im R̈ontgenkatalog RASS-BSC ausgewählt.

In einem zweiten Schritt wurden die Quellen per optischer Spektroskopie klassifiziert.
Dabei ergab sich, dass die Selektionsstrategie sehr erfolgreich war undüberwiegend
bisher unbekannte Aktive Galaxien identifizierte.

Um die Effizienz der Selektion zu quantifizieren, sind in Tabelle7.1 in Anlehnung an
Tabelle3.3die absoluten und relativen Häufigkeiten der einzelnen Galaxien-Typen nur
für das XGAL-Teilsample aufgelistet. Das Verfahren hat zu einer sehr hohen Detek-
tionsquote von 79% AGN geführt.

Es zeigte sich ferner, dass im XGAL-Sample vier größere Gruppen von Galaxien ent-
halten sind: Typ-1 AGN,̈Ubergangstypen Seyfert-1.5 . . . 1.9, Seyfert-2/LINER/LLAGN
und inaktive Galaxien (s. Tabelle7.1bzw. Abbildung3.4). Andere AGN-Typen (BL Lac)
spielen anteilsm̈aßig keine Rolle.
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Tabelle 7.1:Übersichtüber die absoluten und prozentualen Häufigkeiten der ein-
zelnen Galaxien-Typen für das XGAL-Teilsample zur Quantifizierung der Effizi-
enz der R̈ontgenselektion. Die Bezeichnungen entsprechen denjenigen der Tabel-
le 3.3. Da die Prozentzahlen auf ganze Zahlen gerundet sind, ergeben sie in der
Summe nicht zwangsläufig exakt 100%.

Typ Häufigkeit Gruppe Ḧaufigkeit Klasse Ḧaufigkeit
abs. rel. abs. rel. abs. rel.

BL Lac 4 4% BL Lac 4 4% BL Lac 4 4%

QSO 1 1%
Sy1 33 30% Typ-1 AGN 40 36%
NLS1 6 5%

Sy1.5 8 7%
Sy1.8 2 2% Sy1.5. . . 1.9 17 15%

Typ-1,2,3
83 75%

Sy1.9 7 6%
AGN

Sy2 6 5%
LLAGN 17 15%

Sy2/LINER/
26 24%

LINER 3 3%
LLAGN

H II 3 3% H II 3 3% H II 3 3%
inaktiv 20 18% inaktiv 20 18% inaktiv 20 18%

110 110 110

7.1.1 R̈ontgenemission Elliptischer Galaxien

Dass auch einige nicht aktive Galaxien mit unserem Verfahren selektiert wurden, kann
nicht wirklich überraschen. Es handelt sich dabeiüberwiegend um elliptische Gala-
xien bzw. so genannte

”
frühe Hubble-Typen“. Durch unsere Auswahl haben wir einige

besonders r̈ontgenleuchtkr̈aftige Exemplare (LX≈ 1042. . .1044 erg s−1) gefunden.

Durch R̈ontgenbeobachtungen elliptischer Galaxien mit den Satellitenteleskopen
EINSTEIN, vor allem aber auchROSAT, hat man entgegen früherer Erwartungen ge-
lernt, dass diese große Mengen heißen Gases enthalten können. Dieses Gas weist Tem-
peraturen von etwa 10 Millionen Kelvin auf und strahlt kontinuierlich Röntgenstrah-
lung (Bremsstrahlung) ab. Es verleiht den Galaxien große

”
Röntgenhalos“, deren Aus-

dehnung typischerweise weitüber den optisch sichtbaren Bereich der Galaxien hinaus-
reicht.
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Die Herkunft dieses heißen Gases ist noch nicht sicher geklärt. Nach einer g̈angigen
Deutung handelt es sich um ein Nebenprodukt früherer Sternentstehung: Im Laufe ihrer
Entwicklung stoßen die meisten Sterne einen Teil ihrer Hülle durch Explosionen oder
so genannte Sternenwinde ab. Die massereichsten Sterne setzten hierbei soviel Energie
frei, dass sie dieses Material weit in die Galaxie hinausschleudern können, wo es sp̈ater
durch Stoßwellen von Supernova-Explosionen aufgeheizt wird (Fabbiano et al.1992,
Beuing et al.1999, Matsushita et al.1999, O’Sullivan et al.2001).

Dass es elliptische Galaxien mit besonders hohen Röntgenleuchtkr̈aften von LX > 1043.5

erg s−1 gibt, wurde bereits vonStocke et al.(1991) gefunden, die diese als
”
cooling flow

galaxies“ bezeichneten.

Da die inaktiven Galaxien des Samples nicht Gegenstand dieser Arbeit sind, wird auf
sie hier nicht n̈aher eingegangen.

7.1.2 R̈ontgenemission Aktiver Galaxien

Die größte Gruppe im XAGN-Teilsample bilden mit 36% die Typ-1 AGN. Das ist
keinesfallsüberraschend, sondern im Gegenteil Ausdruck für die Effizienz unserer
Selektionsstrategie. Ein wesentliches Ergebnis dieser Arbeit ist allerdings, dass auch
die Übergangstypen Seyfert-1.5. . . 1.9 mit 15% sowie die Gruppe Seyfert-2/LINER/
LLAGN mit 25% ebenfalls stark vertreten sind.

Seyfert-1

Die Röntgenspektren von Seyfert-1/Typ-1 Galaxien lassen sich durch ein Potenzgesetz
beschreiben (s. Abschnitt4.4.3und Gleichung4.8). Hasinger et al.(1991) undWalter &
Fink (1993) haben mitROSAT-PSPCBeobachtungen einen Photonenindex vonΓ = 2.3
für Seyfert-1 Galaxien gefunden. Im weichen Röntgenbereich unterhalb von etwa 1 keV
wurde ḧaufig ein zus̈atzlicher Exzess beobachtet (Turner & Pounds1989, Walter & Fink
1993). Generell zeigen Seyfert-1 Galaxien keine signifikanten internen Säulendichten
von Neutralgas, diëuber den galaktischen Vordergrund hinausgehen (NH < 1020 cm−2)
(Gondhalekar et al.1997, Laor et al.1997). Das geht einher mit der vom

”
Unified Mo-

del“ propagierten unabsorbierten Sicht auf das eigentliche Zentrum des AGN.

Seyfert-2

Dementsprechend sollte im Rahmen dieses Modells bei Seyfert-2 Galaxien der Kern
und damit auch die R̈ontgenstrahlung verdeckt bzw. absorbiert sein. Tatsächlich wurden
hohe S̈aulendichten von 1022 cm−2 bis über 1024 cm−2 beobachtet (Malizia et al.1997,
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Sambruna et al.1999). Das bedeutete, dass diese Quellen im weichen Röntgenbereich
mit ROSATnicht beobachtbar ẅaren. Andererseits kann es auch noch eine zusätzliche
weiche R̈ontgenkomponente geben, die auf Reflexion an der Scheibe oder dem Torus
zurückgef̈uhrt wird (Smith & Done1996).

Wie in Abschnitt1.3erläutert, werden im
”
Unified Model“ dieÜbergangstypen Seyfert-

1.5. . . 1.9 mit partieller Absorption entlang des Sehstrahls erklärt, der die optische BLR-
Emission und die R̈ontgenemission gleichermaßen betreffen sollte.

LINER

Die Natur von LINER Galaxien, die ursprünglich vonHeckman(1980) definiert wurden
(s. Abschnitt3.2), und ihre Anregungsmechanismen wurden sehr kontrovers diskutiert
und sind nach wie vor nicht endgültig gekl̈art (Filippenko2003). Gekl̈art ist inzwischen
hingegen, dass zumindest ein Teil der LINER durch Aktive Kerne angeregt wird, die
allerdings leuchtschẅacher als diejenigen in Seyfert-Galaxien sind. Das haben vor allem
Beobachtungen von schwachen, breiten Hα-Linienkomponenten (Ho et al.1997b, Barth
et al.1999a,b) und auch von punktförmigen R̈ontgenquellen auf hochaufgelöstenHRI-
Bildern (Komossa et al.1999, 2000) gezeigt.

LLAGN

Aufgrund ihrer geringen Leuchtkraft werden diese schwachen Aktiven Kerne als
”
low-

luminosity AGN“ (LLAGN) bezeichnet (Ho, Filippenko & Sargent1997a). Sie sind in
den letzten Jahren auch deswegen in den Fokus der AGN-Forschung gerückt, weil sich
immer deutlicher gezeigt hat, dass sie die Mehrheit der AGN-Population stellen (Barth
2002).

Neben 3% LINER und 5% Seyfert-2 Galaxien haben wir mit 15% deutlich mehr
LLAGN in unserem r̈ontgenselektierten Sample. Aufgrund ihres optischen Linienspek-
trums k̈onnten die LLAGN formal auch Seyfert-2 oder LINER sein – die Emissions-
linien sind zu schwach, um diese Unterscheidung sicher zu treffen.

Sowohl aufgrund dieser beobachtungstechnischen Abgrenzungsschwierigkeiten wie
auch der oben geschilderten, nicht letztlich geklärten physikalischen Unterschiede ist
es sinnvoll, die Gruppe Sy2/LINER/LLAGN gemeinsam als das leuchtschwache Ende
der AGN-Sequenz zu betrachten, die dann mit 24% den immerhin zweitgrößten Anteil
des XAGN-Teilsamples stellt.

Der genaue Mechanismus der Röntgenemission bei LLAGN und LINER-Galaxien ist
noch Gegenstand laufender Diskussionen. Es werden abweichend von der klassischen
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7.1 RÖNTGENSELEKTIONAKTIVER GALAXIEN

Vorstellung von optisch dicken, geometrisch dünnen Akkretionsscheiben so genannte
ADAFs (

”
advection dominated accretion flows“) bzw. LDAFs (

”
low-radiative efficien-

cy accretion flows“) vorgeschlagen, die mit einer geringen Akkretionsrate einhergehen
(Quataert et al.1999, Quataert2001, Shields et al.2001, Ho 2002, 2003).

AuchAwaki et al.(2001) kommen anhand von R̈ontgenbeobachtungen zu dem Schluss,
dass diese Quellen zwar ein supermassives Schwarzes Loch enthalten, aufgrund einer
kleinen Akkretionsrate aber nur eine geringe Kernleuchtkraft entwickeln. Eine größere
Untersuchung von 21 LINER und 17 LLAGN habenTerashima et al.(2002) mit dem
japanischen R̈ontgensatellitenASCAdurchgef̈uhrt. Sie beschreiben die Röntgenspek-
tren ihrer Quellen mit der Kombination einer weichen, thermischen Komponente und
einer harten Komponente, die dem Potenzgesetz für AGN entspricht (s.o.). Die physi-
kalische Interpretation ihrer Ergebnisse haben sie für eine sp̈atere Arbeit angek̈undigt.

7.1.3 Schlussfolgerungen aus der selektierten Population

Die Typ-1 Galaxien stellen die größte Gruppe unter den XAGN. Diesüberrascht nicht,
da das

”
Unified Model“ für Typ-1 Galaxien einen freien Blicks auf das Zentrum vor-

sieht, so dass uns die zentrale Röntgenstrahlung direkt und ungehindert erreichen kann.

Der hohe Anteil von LLAGN und LINER-Galaxien von zusammen 18% im röntgen-
selektierten Sample unterstreicht, dass es sich bei diesen Typen tatsächlich um AGN
handelt.

Der sehr hohe Anteil von LINER/LLAGN, Seyfert-2 und denÜbergangstypen Seyfert-
1.5. . . 1.9 von zusammengenommen 39% im XAGN-Sample impliziert, dass ihre Rönt-
genstrahlung nicht sehr stark absorbiert bzw. abgeschattet sein kann. Dieses wider-
spricht einfachen Vorstellungen, die davon ausgehen, dass bei diesen Typen der ei-
gentliche Kern entweder vollständig verdeckt oder seine Emission zumindest durch den
Staubtorus teilabsorbiert ist. Es unterstützt hingegen die Hypothese von einer zusätzli-
chen R̈ontgenkomponente, die uns z.B. reflektiert erreicht (Smith & Done1996) oder
aber einem inneren, dicken Torus entstammt, der von deräußeren d̈unnen Scheibe nicht
vollständig verdeckt wird (Shields et al.2001).

Theoretisch denkbar ẅare noch, dass R̈ontgenemission in Folge starker Sternentstehung
einen signifikanten Beitrag in unseren Quellen liefert. Warum dies nicht der Fall ist,
wird im Folgenden noch diskutiert werden. Dass sich nur drei HII -Galaxien unter den
röntgenselektierten XGAL befinden, ist bereits ein starkes Indiz hierfür.

Eine Alternative zum absorbierenden Torus im
”
Unified Model“ habenMalkan et

al. (1998) vorgeschlagen. Sie fanden aufHST-Bildern naher Seyfert-Galaxien, dass
Seyfert-2 Galaxien mit ḧoherer Wahrscheinlichkeit als Seyfert-1 Galaxien irreguläre
und gesẗorte Staubabsorption in ihren Zentren wie auch galaktische Staubstreifen zei-
gen. Daher schlugen sie vor, dass die Absorption der BLR-Emission in Seyfert-2
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Galaxien nicht auf einem zentralen Torus basiert, sondern auf galaktischen Staubstrei-
fen, die sich in Absẗanden von typischerweise mehr als 100 pc vom Zentrum befinden.

Träfe diese Vorstellung zu, hätte sie etliche Konsequenzen: durch den viel größeren Ab-
stand g̈abe es kaum eine Wechselwirkung zwischen der zentralen Quelle und dem absor-
bierenden Staub. Insbesondere müsste es auch keine gleichgerichtete Orientierung von
zentraler Quelle und absorbierenden Strukturen geben, wie sie im Rahmen des

”
Unified

Models“ häufig angenommen wird und teilweise auch bereits beobachtet wurde (s. Ka-
pitel 1). Daraus wiederum folgte, dass dieäußere Erscheinung von der Orientierung
der Staubstreifen, nicht jedoch zwangsläufig von der Orientierung der zentralen Quelle
abhinge.

7.2 Multifrequenzdatensatz und -analyse

Wie bereits in Kapitel1 diskutiert, ist es aufgrund der großen Vielfalt Aktiver Gala-
xien und ihres komplexen Aufbaus von entscheidender Bedeutung, sie möglichst mul-
tispektral zu untersuchen (siehe auchWills 1999, Véron-Cetty & V́eron2000, Collin
2001). So beobachtet man z.B. in unterschiedlichen Spektralbereichen Emission aus un-
terschiedlichen Raumgebieten, was im Hinblick auf die Verifikation der Modellvorstel-
lungen im Rahmen des

”
Unified Models“extrem wichtig ist. Daher werden in dieser Ar-

beit neben den optischen Spektren auch die Kontinuumsflüsse aus den Frequenzbändern
Optisch, R̈ontgen, Radio und Ferninfrarot analysiert. Letzteres ist insbesondere auch
deswegen sehr wichtig, weil auf die Weise die röntgenselektierten Galaxien in Spektral-
bereichen untersucht werden können, die nicht zu ihrer Selektion dienten.

7.2.1 Der Datensatz

Mit Hilfe etlicher großer Galaxienkataloge, deren Eigenschaften in Kapitel4ausf̈uhrlich
besprochen wurden, haben wir unseren Datensatz zusammengestellt (Pietsch, Bischoff,
et al.1998). Im Optischen und im R̈ontgenbereich ist der Datensatz nahezu vollständig,
was zum einen durch die Qualität der entsprechenden Kataloge, zum anderen natürlich
auch durch das Selektionsverfahren der Quellen begründet ist. Optische Helligkeiten
liegen f̈ur alle Galaxien des Samples vor, Röntgenfl̈usse sind nur f̈ur sieben VBLG
nicht verf̈ugbar. Radiodaten liegen für 61%, Ferninfrarotdaten für 27% des Gesamt-
samples vor. Diese unterschiedlichen Umfänge der Datensätze in den verschiedenen
Frequenzb̈andern m̈ussen stets berücksichtigt werden.

Insbesondere bei den beiden letztgenannten, kleineren Datensätzen wurde die Vollstän-
digkeit auch f̈ur die verschiedenen AGN-Typen einzeln untersucht und diskutiert (siehe
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Abbildungen4.7 und 4.10). Wie erwartet liegen f̈ur einen ḧoheren Anteil der VBLG
und Typ-1 XAGN Radio- und FIR-Daten vor als für die nicht aktiven Galaxien.

Aus den den Katalogen entnommenen Flüssen wurden unter Annahme des in Abschnitt
4.2 skizzierten kosmologischen Modells Leuchtkräfte, also entfernungsunabhängige
Messgr̈oßen errechnet. F̈ur alle vier Spektralbereiche gilt, dass die VBLG höhere mittle-
re Leuchtkr̈afte bei einer breiteren Verteilung (d.h. bei höherer Standardabweichung) als
die röntgenselektierten Galaxien zeigen. Dies wurde jeweils anhand der Häufigkeitsver-
teilung der Leuchtkr̈afte wie auch mit den statistischen Parametern demonstriert (siehe
Abbildungen4.2, 4.5, 4.8und4.11).

Die statistischen Parameter wurden nicht nur für die Teilsamples VBLG und XGAL
ermittelt – letztere wurden zusätzlich noch in die Untergruppen

”
röntgenselektierte

AGN“ (XAGN) und
”
röntgenselektierte Typ-1 AGN“ (XAGN-1) differenziert. Dabei

zeigte sich, dass die Unterschiede in den mittleren Leuchtkräften der XGAL, XAGN
und XAGN-1 in allen vier Spektralbereichen̈außerst gering, d.h. weit unterhalb der
jeweiligen Streuung sind (s. Tabellen4.1, 4.2, 4.6und4.7).

Die drei Datens̈atze R̈ontgen, Radio und Ferninfrarot wurden unter dem Aspekt der je-
weiligen Nachweisgrenze des entsprechenden Kataloges betrachtet. In allen Fällen liegt
ein Großteil der Quellen nahe am Detektionslimit. Das trifft für die r̈ontgenselektierten
Galaxien in noch stärkerem Maße als für die VBLG zu. Der optische Datensatz wur-
de mit den Quellen des Veron-Kataloges (Véron-Cetty & V́eron2001) verglichen – im
Optischen liegen die Quellen unseres Samples im Bereich der helleren Veron-Galaxien.

Betrachtet man die Leuchtkräfte als Funktion der Rotverschiebung, findet man in allen
vier Spektralbereichen eine enge Korrelation: die mittlere absolute Leuchtkraft steigt
mit der Rotverschiebung stetig an. Dieser Effekt, der für flusslimitierte Sample unver-
meidlich ist, wird als Malmquist-Bias bezeichnet (Gonzalez & Faber1997, Teerikorpi
1997) und in Abschnitt4.7 ausf̈uhrlich erl̈autert. Er l̈aßt sich gut auch an den in den
Graphiken eingezeichneten Detektionsgrenzen in Abhängigkeit von der Rotverschie-
bung erkennen und muss bei allen Interpretationen entsprechender Abbildungen stets
ber̈ucksichtigt werden.

Das hier definierte Sample bzw. die beiden Teilsamples unterliegen neben dem Malm-
quist-Bias naẗurlich noch weiteren Selektionseffekten. Das ist nicht nur unvermeid-
lich, sondern in diesem Fall ausdrücklich erẅunscht – die beiden Teilsamples wurden
schließlich explizit aufgrund besonderer Eigenschaften selektiert. Dass es bislang gene-
rell keine AGN-Samples ohne Selektionseffekte gibt (

”
unbiased samples“), habenUrry

& Padovani(1995) überzeugend dargelegt.
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7.2.2 Flussverḧaltnisse

Eine besonders wirkungsvolle Methode, bestimmte Selektionseffekte und insbesondere
auch entfernungsabhängige Einfl̈usse zu eliminieren, ist die Berechnung und Analy-
se von Flussverḧaltnissen. Fluss- bzw. Leuchtkraftverhältnisse sind prinzipiell entfer-
nungsunabḧangig, das heißt, sie sind auch davon unabhängig, ob das betrachtete Objekt
absolut leuchtkr̈aftig oder leuchtschwach ist.

Darüber hinaus bietet ein Flussverhältnis die M̈oglichkeit, die relativen Helligkeiten in
zwei Wellenl̈angenbereichen gleichzeitig zu betrachten und mit weiteren Parametern zu
korrelieren. Das in dieser Arbeit stets verwendete logarithmische Flussverhältnis ent-
spricht bis auf einen Skalierungsfaktor dem in der Literatur ebenfalls gebräuchlichen
Spektralindex.

Zunächst wurden die Flüsse und die korrespondierenden Leuchtkräfte aus jeweils zwei
Frequenzbereichen miteinander verglichen und auf gegenseitige Abhängigkeiten unter-
sucht. Anschließend wurde in Anlehnung an in der Literaturübliche Normierungen
(Maccacaro et al.1988, Helou et al.1985, Keel 1993, Brinkmann et al.1995) das ent-
sprechende Flussverhältnis errechnet.

Die wichtigste Methode zur Untersuchung der Daten ist die Korrelationsanalyse. In die-
ser Arbeit wurden Rangkorrelationen berechnet, da diese keine zusätzlichen Annahmen
über die Verteilungsfunktionen erfordern (s. Abschnitt4.1). Aus einer Korrelation zwei-
er Gr̈oßen kann man schließen, dass es einen gemeinsamen physikalischen Ursprung
bzw. eine kausale Verkettung dieser Größen gibt. Neben den Korrelationskoeffizienten
wurden weiterhin jeweils die statistischen Parameter für die Teilsamples berechnet und
die graphischen Auftragungen phänomenologisch bewertet.

Gemeinsame Eigenschaften der Flussverhältnisse

Sowohl aus den entsprechenden Graphiken wie auch quantitativ aus den Ergebnissen
der Korrelationsanalyse ist unmittelbar ersichtlich, dass alle vier Leuchtkräfte unter-
einander korreliert sind. Wie ausführlich in Abschnitt4.7erläutert, ist dies jedoch keine
physikalische Eigenschaft der Quellen, sondern beruht letztendlich auf den immer fluss-
limitierten Beobachtungsm̈oglichkeiten (s. auch Abbildung4.14).

Physikalisch bedeutsamer sind Korrelationen der Flüsse. Hier konnte festgestellt wer-
den, dass der R̈ontgenfluss mit keinem anderen Fluss korreliert ist, die Flüsse der an-
deren drei Spektralbereiche hingegen sehr wohl untereinander korreliert sind. Das legt
den Schluss nahe, dass die Röntgenemission einerseits und die optische, Radio- und
FIR-Emission andererseits unterschiedliche physikalische Ursachen haben oder aus un-
terschiedlichen Regionen stammen – erstere aus dem Aktiven Kern und damit aus einem
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sehr kleinen, zentralen Raumgebiet und letztere aus der ausgedehnten Starburstkompo-
nente der Galaxie (s. Abschnitt5.8.1).

Durch die Korrelationsanalyse der Flussverhältnisse mit den jeweils korrespondieren-
den Leuchtkr̈aften zeigte sich, dass jedes Flussverhältnis mit jeweils einer dieser beiden
Leuchtkr̈afte besonders stark korreliert, d.h. das Verhältnis wird jeweils von einem Fre-
quenzband dominiert. Bei den Verhältnissen, in die die Radioleuchtkraft eingeht, ist
jeweils diese dominant (s. Abschnitt5.8.2).

Für alle sechs Flussverhältnisse konnten Hinweise auf eine Korrelation mit der Rot-
verschiebung festgestellt werden. Das könnte einerseits auf einem Entwicklungseffekt
der Quellen (Osmer2003), anderseits aber auch auf dem Zusammenspiel von Beobach-
tungslimit und in den jeweiligen Frequenzbändern unterschiedlichen Leuchtkraftfunk-
tionen beruhen (s. Abschnitt5.7). Für diese Arbeit ist allerdings noch interessanter, dass
sich die Untergruppen VBLG und XAGN diesbezüglich nicht gleich verhalten: betrach-
tet man die Untergruppen einzeln, so korrelieren nicht mehr alle Flussverhältnisse mit
der Rotverschiebung und es korrelieren ferner für VBLG und XAGN nicht die glei-
chen Verḧaltnisse. Dies ist ein starkes Indiz, dass es intrinsische Unterschiede zwischen
VBLG und XAGN gibt.

Folgerungen aus einzelnen Flussverḧaltnissen

Da unser Sample aufgrund von optischen und Röntgeneigenschaften selektiert wurde,
ist das entsprechende Flussverhältnis fX/B von besonderem Interesse. Es steht für nahe-
zu alle Quellen zur Verf̈ugung.

Zunächst stellte sich heraus, dass die VBLG im Vergleich zu den XAGN nicht nur
leuchtkr̈aftiger im Optischen und im R̈ontgenbereich sind, sondern darüber hinaus auch
ein ḧoheres mittleres Flussverhältnis fX/B zeigen. In einem weiteren Schritt (s. Ab-
schnitt 5.1) ließ sich dieses Ergebnis noch detaillierter formulieren, und wir konnten
unsere Quellen in eine bereits bekannte, allgemeinere Sequenz von verschiedenen Stern-
typen, normalen Galaxien und AGN (Maccacaro et al.1988) einordnen und somit die
hier zun̈achst rein formal eingeführte Typ-Sequenz BL Lac, VBLG, Seyfert-1, Seyfert-
1.5/1.8/1.9, Seyfert-2, LLAGN, LINER auch als Aktivitätssequenz interpretieren (vgl.
Abbildung5.3).

Für normale Galaxien ist eine Ferninfrarot-Radio-Korrelation bekannt und etabliert
(z.B.de Jong et al.1985, van Driel et al.1991, Thean et al.2001), die urs̈achlich darauf
beruht, dass beide Spektralbereiche von Sternentstehungsprozessen dominiert werden
(Heisler1999). Unser Sample ist bestens geeignet, diese Beziehung für Aktive Galaxien
zu untersuchen. Es zeigte sich, dass die XAGN trotz ihrer nuklearen Aktivität eindeutig
der Ferninfrarot-Radio-Korrelation folgen und mit dem mittleren Flussverhältnis fFIR/R
für normale Galaxien (Helou et al.1985) sehr gut vereinbar sind. Unter den VBLG sind

153



7. ZUSAMMENFASSUNG UNDDISKUSSION DERERGEBNISSE

drei Galaxien mit einem Radiofluss weitüber dem aller anderen Quellen, weshalb die
Vermutung nahe liegt, dass dies durch eine zusätzliche, bei den anderen Galaxien nicht
vorhandene Radiokomponente verursacht ist. Ohne Berücksichtigung dieser drei Quel-
len korrelieren FIR- und Radiofluss auch für die VBLG, allerdings mit einem etwas
niedrigeren mittleren fFIR/R.

Das Verḧaltnis von R̈ontgen- und FIR-Fluss fX/FIR läßt einerseits unter Berücksichti-
gung aus der Literatur bekannter Obergrenzen für Starburst-Emission (Boller & Bertoldi
1996, Boller 1999) den Schluss zu, dass für unsere Galaxien der Starburst-Beitrag zum
Flussverḧaltnis fX/FIR vernachl̈assigbar ist. Andererseits ergab sich eine starke Korrela-
tion von fX/FIR mit der R̈ontgenleuchtkraft LX. Beide Ergebnisse zusammen lassen sich
so deuten, dass die Aktiven Kerne die Röntgenemission, die unterliegenden Galaxien
hingegen die FIR-Emission dominieren.

Auf Sternentstehung in jüngerer Vergangenheit kann die Korrelation des Flussverhält-
nisses fFIR/B mit der Ferninfrarot-Leuchtkraft LFIR zurückgef̈uhrt werden (Keel 1993,
Klaas1988, van Driel & de Jong1990). Neben der FIR- und Radio-Emission wird somit
i.d.R. auch die optische B-Helligkeit unserer Quellen von Sternentstehung dominiert.
Weiterhin zeigten sich bezüglich obiger Korrelation signifikante Differenzen zwischen
XAGN und VBLG+ (s. Abschnitt5.4), die erneut auf intrinsische Unterschiede dieser
beiden Untergruppen hindeuten.

Anhand des Flussverhältnisses fR/B konnten nachKellermann et al.(1989) sowieFalcke
et al. (1996) radioleise und radiolaute Quellen unterschieden werden. Die VBLG sind
mehrheitlich radiolaut (67%), die XAGN hingegen nur zu 26%, was mittelbar durch
unsere Selektion bedingt ist. Ein Vergleich mit dem BQS-Sample vonKellermann et al.
(1989) ergab, dass die XAGN bezüglich dieser Anteile

”
normalen AGN“ entsprechen

(s. Abschnitt5.1).

Ebenso wie das Flussverhältnis fR/B wird auch fX/R von der Radioemission dominiert,
was sich an einer starken Korrelation mit der RadioleuchtkraftνLR zeigt. Damit werden
Ergebnisse vonBrinkmann et al.(1995) sowieReich et al.(2000) besẗatigt (s. Abschnitt
5.6). Eine signifikante Abḧangigkeit von AGN-Typ konnte für fX/R nicht festgestellt
werden.

Betrachtet man die Ergebnisse der Multispektralanalyse gemeinsam, so lassen sie sich
naheliegend dadurch erklären, dass optische, Radio- und FIR-Emission der großen
Mehrheit der Quellen des Samples durch Sternentstehung dominiert werden, während
hingegen der Starburst-Beitrag zur Röntgenemission vernachlässigbar und diese damit
allein dem Aktiven Kern zuzuordnen ist. Signifikante Unterschiede zwischen XAGN
und VBLG in den Korrelation von fFIR × fR und fFIR/B × LFIR deuten auf intrinsische
physikalische Unterschiede dieser beiden Untergruppen hin.

154



7.3 SPEKTROSKOPIE DERBROAD-L INE REGION

7.3 Spektroskopie der Broad-Line Region

Für alle Galaxien unseres Samples haben wir optische Spektren aufgenommen, die
eine detaillierte Analyse der Objekte ermöglichten. Nach der genauen Klassifikation
der Quellen war die Untersuchung der Broad-Line Region das zweite wesentliche Ziel
der Spektroskopie – sie beschränkt sich naturgem̈aß auf die Typ-1 AGN des Samples.
Da sie im Hinblick auf das

”
Unified Model“ von besonderer Wichtigkeit sind, wurden

die Breite der erlaubten Emissionslinien und das Balmerdekrement genauer untersucht.

Wie bereits bei der Multifrequenzanalyse stützen sich die erzielten Ergebnisse auf die
drei unabḧangigen Methoden Korrelationsanalyse, statistische Analyse, sowie graphi-
sche Darstellung und Bewertung, die im Wesentlichen zu gleichen Resultaten führten
und damit die Signifikanz der getroffenen Aussagen entscheidend erhöhen.

7.3.1 Die Emissionslinienbreite

Die Breite der erlaubten Emissionslinien dient nicht nur zur Unterscheidung von Typ-1
und Typ-2 AGN, sie ist auch ausschlaggebend zur weiteren Differenzierung der Typ-1
AGN in NLS1, Seyfert-1 und BLRG/VBLG. DiëUberg̈ange zwischen den letztgenann-
ten Typ-1 AGN sind hinsichtlich der Linienbreiten fließend, die Erklärung der physika-
lischen Zusammenhänge sind Gegenstand des

”
Unified Models“.

Gem̈aß der Gleichung6.1ist die Geschwindigkeitsdispersion in der Broad-Line Region
und damit auch die intrinsische Linienbreite direkt mit dem Gravitationspotenzial des
AGN bzw. der Zentralmasse verknüpft. In die beobachtete Linienbreite geht allerdings
ferner die Geometrie der BLR ein, die noch nicht endgültig gekl̈art ist.

Weitgehend unstrittig ist, dass sich im Zentrum eines AGN eine Akkretionsscheibe be-
findet. Wie in Abschnitt1.3.5dargestellt, haben wir für die Seyfert-1 Galaxie Mrk 110
starke Evidenz dafür gefunden, dass auch die BLR scheibenförmig ist und aus Wolken
besteht, die in einem von der Akkretionsscheibe abströmenden Wind mitbewegt werden
(Kollatschny & Bischoff2002).

Während im einfachsten Fall einer sphärisch-symmetrischen BLR der Blickwinkel kei-
nen Einfluss auf die beobachtete Linienbreite hätte, ẅare er bei einer scheibenförmigen
BLR letztlich ausschlaggebend (Welsh & Horne1991, Perez et al.1992a,b, Wills &
Brotherton1995).

Wir haben f̈ur alle Galaxien mit breiten Linien bzw. breiten Linienkomponenten durch
einen Mehrkomponentenfit an die Balmerlinien Hα und/oder Hβ die entsprechenden
Halbwertsbreiten FWHM bestimmt. Für die Galaxien, f̈ur die wir beide Balmerlinien
messen konnten, haben wir im Mittel bei Hβ eine etwas ḧohere Linienhalbwertsbrei-
te bei als bei Hα festgestellt. Dies ist konform mit anderen Beobachtungen (Bischoff,
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Kollatschny1999, Kollatschny, Bischoff & Dietrich2000) sowie auch mit Photoionisa-
tionsmodellen (Collin-Souffrin & Dumont1989, Rokaki et al.1992).

Unser Sample hat den entscheidenden Vorteil, dass es Typ-1 AGN mit einem durchge-
henden Spektrum von Linienbreiten von 1000 km s−1 bis 16 000 km s−1 FWHM um-
fasst (s. Abbildung6.5). Diesen großen Bereich haben wir in vier Intervalle unterteilt
(s. Abschnitt6.2), um anhand dieser Intervalle Abhängigkeiten von der Linienbreite sta-
tistisch analysieren zu können. Weiterhin haben wir die Linienbreite auf Korrelationen
mit den Leuchtkr̈aften und den Flussverhältnissen untersucht.

7.3.2 Zusammenḧange mit anderen Parametern

Es zeigte sich eine starke Korrelation der Linienbreite mit der Radioleuchtkraft und
eine weniger starke, aber signifikante Korrelation mit der absoluten optischen Hellig-
keit. Ferner ergaben sich Korrelationen mit genau den drei Flussverhältnissen, in die
der Radiofluss eingeht, ẅahrend die anderen drei Flussverhältnisse nicht mit der Lini-
enbreite korrelieren.

Noch interessanter als die Korrelationen sind die Ergebnisse bzgl. des wichtigen Fluss-
verḧaltnisses fX/B, das auch als Maß für die nichtthermische Aktiviẗat angesehen werden
kann: hier zeigen sich deutliche Diskrepanzen zwischen XAGN und VBLG, die nicht
allein auf einen Effekt unterschiedlicher Linienbreitenverteilung in den beiden Unter-
gruppen zur̈uckgef̈uhrt werden k̈onnen. Dies wurde in Abschnitt6.2.2diskutiert.

Wie in Abbildung6.10zu erkennen ist, konnte eine Grenzlinie so in das Diagramm ein-
gefügt werden, dass sich die XAGN-1 nahezu symmetrisch um diese Linie verteilen, die
VBLG aber ausnahmlos darüber liegen und es sich somit um eine Grenze zwischen den
durch VBLG besetzten und unbesetzten Bereichen des Diagramms handelt. Das heißt,
bei den VBLG fehlen Objekte mit niedriger Halbwertsbreite und geringem fX/B völlig,
während sich in diesem Bereich des Diagramms sehr wohl etliche XAGN-1 befinden.
Die ebenfalls in Abbildung6.10eingezeichneten Mittelwerte für die vier Halbwertsbrei-
tenintervalle unterscheiden sich nur marginal, was darauf hindeutet, dass es sich hierbei
nicht primär um einen Effekt der Linienbreite handelt.

Dieses Ergebnis ist ein weiterer, sehr deutlicher Hinweis auf intrinsische physikalische
Unterschiede zwischen XAGN und VBLG. Es lässt ferner R̈uckschl̈usse auf Geome-
trie und Inklination der Broad-Line Region zu und liefert somit Einschränkungen f̈ur
die Modellvorstellungen von AGN. Es ist konform mit vergleichbaren Ergebnissen von
Wills & Browne (1986), Wills & Brotherton(1995) undBrotherton(1996), die im fol-
genden Abschnitt7.3.3noch genauer diskutiert werden.

Im Rahmen des
”
Unified Models“ läßt sich ein hohes Verhältnis fX/B mit einem freien,

nicht absorbierten Sehstrahl auf den Aktiven Kern assoziieren, da die Röntgenstrahlung
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aus dem unmittelbaren Kernbereich kommt, während zur optischen Emission größere
Raumgebiete beitragen. Dies ist die sog.

”
face-on“ Orientierung und entspricht einer

geringen Inklination. Ein kleineres Verhältnis fX/B deutet dementsprechend auf einen
eingeschr̈ankteren Blick auf die zentrale Quelle hin und damit auf eine größere Inklina-
tion.

Ein Zusammenhang zwischen fX/B bzw. Inklination und Linienbreite, wie wir ihn für
die VBLG beobachten, läßt sich nicht mit einer sphärisch symmetrischen Broad-Line
Region erkl̈aren (bei der die Linienbreite unabhängig vom Inklinationswinkel ẅare),
sehr wohl aber mit einer scheibenförmigen BLR.

7.3.3 Das Scheiben-Wind-Modell der BLR

Mit Beobachtungen aus einer mehrwöchigen Variabiliẗatskampagne zur Seyfert-1 Gala-
xie Mrk 110 haben wir starke Evidenz für eine scheibenförmige Broad-Line Region in
dieser Galaxie gefunden (Kollatschny et al.2001, Kollatschny & Bischoff2002).

Diese Beobachtungen entsprechen nahezu perfekt dem Scheiben-Wind-Modell von
Königl & Kartje (1994) und Kartje et al.(1997), in dem die BLR von Gaswolken ge-
bildet wird, die in einem von der Akkretionsscheibe abströmenden Wind nach außen
transportiert werden. Diëaußeren, k̈uhlen Bereiche der Akkretionsscheibe bilden den
abschattenden Torus, der eine wesentliche Komponente des

”
Unified Models“darstellt,

und es ist somit keine zusätzliche, hypothetische Komponente notwendig. Die Dicke
der k̈uhlen Scheibe entspricht den Anforderungen des

”
Unified Models“.

Das Scheiben-Wind-Modell ist eine detaillierte Vorstellungüber die Broad-Line Region
und kann als Konkretisierung des allgemeineren

”
Unified Models“verstanden werden.

Es ist in Abbildung7.1schematisch dargestellt, wobei es auf die für Mrk 110 bestimm-
ten Parameter (Masse des zentralen Schwarzen Lochs: 1.4±0.3·108 M�, Kollatschny
2003) adaptiert ist. Die eingezeichnete Größenskala haben wir durch die Beobachtung
verschiedener Emissionslinien (Balmerlinien, HeI und HeII ) ausgemessen.

Da sich die scheibenförmige BLR in der Ebene der Akkretionsscheibe befindet, deren
äußere Bereiche das Zentrum für Beobachter in derselben Ebene verdecken, hätte ein
flacher Blickwinkel bzw. eine große Inklination zur Folge, dass zum einen der Sehstrahl
teilabsorbiert ẅare, zum anderen in jedem Fall die Radialkomponente der Scheibenrota-
tion zu einer großen Linienbreite der BLR-Emission führen ẅurde – wie f̈ur die VBLG
beobachtet g̈abe es keine kleinen Linienbreiten in Verbindung mit einem teilabsorbier-
ten fX/B.

Für einen steilen Blickwinkel entsprechend einer geringen Inklination läge eine freie
Sicht auf das Zentrum und somit keine Absorption vor, die Radialkomponente der Rota-
tion wäre aber gering. Stattdessen hätte der von der Scheibe abströmende Wind, der die
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Abbildung 7.1: Modell des Zentralbereichs der Seyfert-1 Galaxie Mrk 110 (Kol-
latschny & Bischoff2002). Die Broad-Line Region hat eine scheibenförmige Geo-
metrie und besteht aus Gaswolken, die im von der Akkretionsscheibe abströmen-
den Wind mitgetrieben werden (durch Pfeile symbolisiert). Dieäußeren, k̈uhlen
Bereiche der Akkretionsscheibe bilden einen abschattenden Torus um das Zen-
trum. Die Raumgebiete der verschiedenen Emissionen (Balmer, HeI, HeII ) konn-
ten genau ausgemessen werden, die logarithmische Größenskala ist sowohl in cm
als auch in Lichttagen (ld) angegeben.

BLR-Wolken transportiert, eine große Radialkomponente und bestimmte die beobach-
tete Linienbreite.̈Uber die Geschwindigkeit des Windes machenKönigl & Kartje (1994)
undKartje et al.(1997) keine quantitativen Angaben, sie geben aber qualitativ an, dass
die Trajektorien des Windes und damit auch der BLR-Wolken vorwiegend vertikal in
Bezug auf die Scheibe verlaufen.

Trifft dieses Modell f̈ur die VBLG zu, so k̈onnte aus dem beobachteten Linienbreiten-
bereich von etwa 2 000 km s−1 bis 16 000 km s−1 geschlossen werden, dass auch die
Windgeschwindigkeiten in den verschiedenen Galaxien zumindest diesen Bereichüber-
decken.

Photoionisationsrechnungen zu einem Scheiben-Wind-Modell der BLR habenChiang
& Murray (1996) sowieMurray & Chiang(1997, 1998) durchgef̈uhrt. Sie haben gezeigt,
dass aufgrund des von der Scheibe abströmenden Windes die breiten Emissionslinien-
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profile auch f̈ur eine scheibenförmige BLR eine normale Form mit zentralem Maxi-
mum haben k̈onnen, obwohl ansonsten sog.

”
double peaked“ DP-Profile für Scheiben-

Geometrien typisch sind (s. Abschnitt2.1). Für ihr Modell geben sie an, dass die Schei-
benrotation gegen̈uber der Geschwindigkeit des Windes dominiert.

Eine noch fr̈uhere Beschreibung eines Scheiben-Wind-Modells geht aufBlandford &
Payne(1982) zurück und wurde vonEmmering et al.(1993) konkretisiert. In diesem
Modell werden die BLR-Wolken durch Strahlungdruck von der Akkretionsscheibe weg
beschleunigt und durch die Zentrifugalkräfte entlang der Magnetfeldlinien nach außen
geschleudert. Dabei erreichen sie ein Vielfaches der ursprünglichen Keplergeschwindig-
keiten. Neuere Rechnungen zur Akkretionsrate in diesem Modell wurden vonBlandford
& Begelman(1999) publiziert. Insbesondere kommen sie zu dem Schluss, dass nur ein
kleiner Teil der einfallenden Materie tatsächlich vom Schwarzen Loch akkretiert wird,
der Rest hingegen als Wind wieder nach außen strömt.

Dass das Scheiben-Wind-Modell hervorragend die Zweiteilung des fX/B-FWHM- Dia-
gramms (Abbildung6.10) für die VBLG erkl̈art, diese Zweiteilung aber nicht für die
XAGN beobachtet wird, schließt das Modell für letztere nicht zwangsläufig aus. Der
Unterschied k̈onnte in einzelnen Parametern begründet sein – wenn z.B. für die XAGN
die Windgeschwindigkeit gegenüber der Rotationsgeschwindigkeit der Scheibe domi-
nierte (wie vonEmmering et al.(1993) postuliert), sollte man keine Zweiteilung erwar-
ten. Es zeigt aber in jedem Fall, dass es irgendwie geartete intrinsische Unterschiede
zwischen XAGN und VBLG gibt.

Eine dem hier gefundenen fX/B-FWHM-Zusammenhang vergleichbare Beobachtung
habenWills & Browne (1986) gemacht, indem sie für ein Sample Aktiver Gala-
xien das Verḧaltnis R von Kernradiofluss zu ausgedehntem Radiofluss und die Hβ-
Halbwertsbreite untersuchten.

Das Verḧaltnis R interpretierten sie als Maß für den Blickwinkel, was auch durch späte-
re Messungen vonGhisellini et al.(1993) besẗatigt wurde: schaut man

”
face-on“ auf den

AGN, so sieht man eine hohe Kernhelligkeit im Radiobereich bei geringem ausgedehn-
ten Radiofluss und findet damit ein großes R. Entsprechend ist R bei einer

”
edge-on“

Orientierung klein. Diese Interpretation geht auf das
”
Doppler-Boosting-Modell“ (z.B.

Blandford & Rees1978, Orr & Browne1982, Hough & Readhead1989) zurück, das in
Abschnitt1.3.2beschrieben wurde.

Aus dem Zusammenhang von R mit der Hβ-Halbwertsbreite folgertenWills & Browne
(1986), dass sich das linienemittierende Gasüberwiegend in einer senkrecht zur Radio-
achse orientierten Scheibe befindet.

In neueren Arbeiten fandenWills & Brotherton (1995) sowie Brotherton(1996) für
das Sample von 1986 wie auch für 41 weitere radiolaute AGN, dass das Verhältnis
von Kernradiohelligkeit zur optischen V-Helligkeit RV ein besseres Maß als R für die
Orientierung des AGN ist. Entsprechend fanden sie eine stärkere Korrelation zwischen
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RV und FWHM(Hβ) als zwischen R und FWHM(Hβ), was die prinzipiellen Ergebnisse
der früheren Arbeit nicht nur bestätigt, sondern untermauert.

Die Beobachtungen von Wills et al. sind konsistent mit den Ergebnissen der vorliegen-
den Arbeit und liefern weitere Evidenz für eine scheibenförmige Broad-Line Region.

7.3.4 Das Balmerdekrement

Auch das Balmerdekrement Hα/Hβ wurde auf Korrelationen mit den Multifrequenzda-
ten untersucht. Es ergab sich einerseits aufgrund der numerischen Analyse nur für die
Radioleuchtkraft und dementsprechend auch für die drei Flussverḧaltnisse, in die der
Radiofluss eingeht, eine m̈aßig starke Korrelation mit dem Balmerdekrement. Die kor-
respondierenden graphischen Auftragungen stellen andererseits die Signifikanz dieser
Korrelationen in Frage. Es konnte kein signifikanter Unterschied zwischen den Unter-
gruppen XAGN und VBLG festgestellt werden.

Die Analyse von Balmerdekrement und Linienhalbwertsbreite hat keinen Zusammen-
hang dieser beiden Größen ergeben. Auch hierbei ist wiederum kein signifikanter Unter-
schied zwischen VBLG und XAGN feststellbar. Das ist ein wichtiges Ergebnis, weil
im Rahmen des

”
Unified Models“ BLRG bzw. VBLG ḧaufiger ein hohes Balmerde-

krement zugeschrieben wurde (z.B.Wills 1999, siehe auch Abschnitt2.1). Dabei wurde
ein gegen̈uber dem Normalwert der Photoionisationstheorie (Osterbrock1989) erḧohtes
Balmerdekrement auf partielle Absorption durch den Staubtorus und somit auf eine
hohe Inklination des AGN zurückgef̈uhrt (s. Abbildung1.1). Diese Interpretation kann
durch unser Sample nicht bestätigt werden.

7.4 Schlussfolgerungen f̈ur das ” Unified Model“

Diese Arbeit hat gezeigt, dass die gleichzeitige Analyse möglichst vieler Parameter
Aktiver Galaxien essentiell ist, um Unterschiede bzw. Gemeinsamkeiten verschiedener
AGN-Typen zu erkennen und die Modellvorstellungen damit zu konfrontieren. Die par-
allele Untersuchung von multispektralen Kontinuumsdaten und optischen Spektren, die
es bisher f̈ur kein Sample vergleichbarer Größe gab, hat sich somit als sehr erfolgreich
erwiesen.

Sind XAGN normale AGN?

Vor der genauen Analyse der röntgenselektierten XAGN stellte sich die Frage, ob diese
aufgrund besonderer Eigenschaften zuvor unentdeckt geblieben waren und somit eine
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”
Unified Model“

eigene Klasse Aktiver Galaxien darstellen würden. Die ausf̈uhrlich untersuchten Mul-
tifrequenzdaten inklusive der optischen Spektren lieferten keinerlei Hinweise, dass die
XAGN außergeẅohnliche AGN sind. Die Schlussfolgerung kann nur sein, dass wir zum
einen durchschnittliche AGN selektiert haben, die zuvor rein statistisch unentdeckt ge-
blieben waren, und dass zum anderen unser Selektionsverfahren hocheffizient im Auf-
finden solcher AGN ist.

Der hohen Anteil vonÜbergangstypen Sy1.5/1.8/1.9 sowie Sy2/LINER/LLAGN unter
den XAGN ist mit einfachen Vorstellung des

”
Unified Models“nicht vereinbar, da bei

diesen die R̈ontgenstrahlung teilweise oder ganz absorbiert wäre. Die Erweiterung um
eine zus̈atzliche, z.B. am inneren Torus gestreute Röntgenkomponente könnte hier die
Lösung sein.

Unterschiede zwischen XAGN und VBLG

Im direkten Vergleich von XAGN und VBLG haben sich an mehreren Stellen Hinweise
ergeben, dass es intrinsische physikalische Unterschiede zwischen diesen Typen gibt:
die Korrelationen der Flussverhältnisse mit der Rotverschiebung sind für die beiden
Untergruppen deutlich unterschiedlich; sowohl bzgl. der FIR-R-Korrelation als auch
der fFIR/B-LFIR-Korrelation zeigen sich signifikante Unterschiede, und insbesondere im
FWHM-fX/B-Diagramm unterscheiden sich XAGN und VBLG stark voneinander.

Hier können keinesfalls Orientierungeffekte allein die Unterschiede erklären. Auch die
An- oder Abwesenheit einzelner Komponenten im

”
Unified Model“ scheint daf̈ur nicht

ausreichend. Diese Beobachtungen sind wichtige Einschränkungen, die ein universelles

”
Unified Model“ künftig ber̈ucksichtigen m̈usste.

Struktur der Broad-Line Region

Ein fundamentaler Parameter für Typ-1 AGN ist die Breite der erlaubten Emissions-
linien. Unser Sample eignet sich besonders, die Broad-Line Region anhand der Li-
nienbreite zu parametrisieren, weil es das gesamte Geschwindigkeitsspektrum von
1000 km s−1 bis 16 000 km s−1 kontinuierlich überdeckt und sich nicht wie viele an-
dere Samples auf distinkte Typen beschränkt.

Zumindest f̈ur die VBLG haben diese Untersuchungen Evidenz für ein Scheiben-Wind-
Modell der BLR ergeben, von denen verschiedene Varianten diskutiert wurden. Dies ist
auch deswegen von großer Bedeutung, weil es mit anderen aktuellen Beobachtungen
einhergeht und klassische, weitverbreitete Vorstellungüber die BLR deutlich erweitert
sowie das

”
Unified Model“ in einem wichtigen Punkt entscheidend konkretisiert.
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7.5 Ausblick

Sowohl Qualiẗat als auch Quantität von Datens̈atzen und Archiven, wie sie hier benutzt
wurden, machen gegenwärtig große Fortschritte. Ebenso steigen Verfügbarkeit und Be-
obachtbarkeit optischer Spektren schnell an. Diese Untersuchungen und die Signifikanz
der Ergebnisse werden sich durch den Einsatz neuer Daten künftig noch deutlich ver-
bessern lassen.

Wie in Kapitel 1 beschrieben, gibt es etliche neue Beobachtungsbefunde, die bishe-
rige Modellvorstellungen Aktiver Galaxien teilweise unterstützen, teilweise aber mit
ihnen nicht konform sind. Auch die Ergebnisse dieser Arbeit stellen konkrete und sub-
stanzielle neue Randbedingungen an die Theorie Aktiver Galaxien und werden bei der
Weiterentwicklung der Modelle berücksichtigt werden m̈ussen.
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Kapitel 8

Anhang

Tabelle8.1: Multifrequenzdaten des Samples gemäß den Ausf̈uhrungen in Kapitel4. Neben den
Flüssen und Leuchtkräften in den vier untersuchten Frequenzbändern B, X, R und FIR ist noch
die Ferninfrarot-Farbe FIRcol aufgelistet. Die Tabellennummerierung ist wie in den Tabellen2.3
und3.1eingef̈uhrt.

Nr. mB MB log fX log LX log fR log νLR log fFIR log LFIR FIRcol

1 15.66 -20.21 -11.75 42.68 -24.99 38.58
2 17.55 -19.34 -24.15 39.83
3 14.10 -26.41 -10.44 45.84 -24.03 41.40 -10.17 46.11 -0.24
4 14.36 -22.85 -10.45 44.51 -24.78 39.33 -10.76 44.20 -0.27
5 18.70 -21.88 -11.41 44.90 -22.68 42.78
6 17.30 -20.43 -12.20 42.97 -22.51 41.81
7 16.69 -23.55 -10.97 45.20 -22.81 42.51
8 15.50 -21.39 -10.17 44.67 -22.47 41.51
9 14.37 -22.45 -10.79 44.01 -21.89 42.06 -10.84 43.96 -0.48

10 17.00 -19.82 -12.18 42.63 -22.68 41.27 -10.64 44.17 -0.53
11 15.77 -24.93 -22.84 42.66
12 16.00 -22.25 -11.16 44.22 -22.79 41.73
13 16.00 -25.53 -11.41 45.28 -22.87 42.97
14 15.47 -25.05 -11.08 45.20 -22.54 42.89
15 16.10 -20.15 -10.85 43.72 -23.44 40.29 -9.36 45.21 -1.62
16 15.12 -19.89 -11.72 42.37 -23.84 39.39
17 14.32 -21.54 -10.43 43.99 -0.41
18 15.00 -21.62 -10.49 44.24 -25.37 38.50
19 15.08 -22.09 -12.31 42.64
20 17.00 -24.59
21 15.23 -23.40 -10.53 45.00 -25.36 39.32 -10.53 45.00 -0.13
22 14.50 -21.94 -10.23 44.43 -24.46 39.34

mB, MB in mag.
fX , fFIR in erg s−1 cm−2; fR in erg s−1 cm−2 Hz−1

LX , νLR, LFIR in erg s−1
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Nr. mB MB log fX log LX log fR log νLR log fFIR log LFIR FIRcol

23 14.76 -21.73 -24.92 38.90 -10.41 44.27 -0.12
24 12.50 -20.28 -11.32 41.87 -24.49 37.85 -10.07 43.12 -0.11
25 15.40 -22.40 -10.78 44.42 -24.01 40.34
26 15.41 -23.43 -10.79 44.83 -25.13 39.63
27 16.06 -22.37 -10.92 44.53
28 14.99 -22.81 -11.94 43.26
29 15.43 -25.02 -24.66 40.75 -10.61 45.65 -0.40
30 16.80 -24.70 -23.17 42.66
31 18.10 -23.23 -11.24 45.37 -22.63 43.13
32 16.38 -26.02 -11.21 45.82 -22.56 43.62
33 17.00 -24.24 -11.06 45.51 -23.08 42.64
34 18.00 -22.69 -11.21 45.15 -24.28 41.22
35 14.82 -27.22 -10.84 46.05 -22.53 43.51
36 15.46 -26.26 -11.12 45.64 -22.75 43.16
37 15.91 -23.70 -10.80 45.12 -22.62 42.45
38 15.50 -24.25 -11.65 44.33 -23.19 41.94
39 15.33 -24.03 -10.69 45.13 -22.80 42.17 -10.83 44.99 -0.36
40 17.00 -20.33 -11.62 43.39 -25.26 38.90
41 15.68 -25.31 -11.94 44.53 -23.97 41.65
42 15.41 -23.25 -10.84 44.71 -24.74 39.95 -10.94 44.60 -0.33
43 14.55 -20.46 -9.88 44.20 -24.54 38.69 -10.38 43.70 -0.14
44 16.42 -22.89 -11.34 44.46 -24.87 40.08
45 -11.30
46 16.10 -11.62 -25.26
47 15.40 -11.44 -23.89
48 21.10 -11.70 -25.34
49 17.90 -24.53 -12.47 45.00
50 15.82 -19.63 -11.71 42.55 -25.29 38.11 -10.64 43.62 -0.43
51 15.70 -20.71 -11.63 43.01
52 15.60 -20.38 -11.44 43.03 -24.90 38.71 -10.42 44.05 -0.33
53 15.70 -20.60 -11.31 43.64
54 16.00 -19.17 -12.19 42.32
55 17.46 -20.23 -11.09 44.07 -10.64 44.52 -0.49
56 14.60 -20.47 -11.07 43.40 -10.11 44.00 -0.21
57 14.20 -22.76 -11.13 44.10 -10.32 44.54 -0.28
58 15.30 -20.77 -10.68 44.19 -10.52 43.98 -0.91
59 14.60 -20.28 -11.26 43.12 -10.46 43.57 -0.41
60 15.85 -19.08 -11.26 42.79
61 14.90 -22.00 -11.64 43.56 -23.97 40.55
62 14.10 -20.90 -11.19 43.24 -24.41 38.81 -10.07 44.01 -0.12
63 13.30 -21.48 -10.38 43.61 -24.87 38.26 -10.43 43.56 -0.58
64 12.80 -20.90 -11.28 42.63 -10.42 43.14 -0.39
65 16.30 -19.72 -11.37 43.47
66 14.30 -21.32 -11.89 42.79 -25.14 38.33

mB, MB in mag.
fX , fFIR in erg s−1 cm−2; fR in erg s−1 cm−2 Hz−1

LX , νLR, LFIR in erg s−1
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Nr. mB MB log fX log LX log fR log νLR log fFIR log LFIR FIRcol

67 15.71 -21.68 -11.31 43.73
68 13.70 -21.43 -11.34 43.14 -24.36 38.91 -9.64 44.49 -0.34
69 14.80 -20.79 -11.62 43.05
70 13.30 -21.13 -11.24 42.61 -25.47 37.53 -10.52 43.33 -0.62
71 16.50 -20.78 -11.43 43.56
72 16.00 -19.92 -10.76 43.69
73 14.60 -19.42 -11.14 42.90 -25.09 37.74
74 15.20 -20.60 -11.67 43.08 -24.97 38.57 -10.38 44.02 -0.43
75 15.50 -19.79 -10.92 43.64 -25.41 37.93 -10.85 43.35 -0.79
76 15.70 -21.75 -11.46 43.96
77 18.00 -20.75 -11.50 44.08
78 15.30 -20.77 -11.28 43.22 -25.49 38.16
79 13.90 -21.41 -11.20 43.35 -22.46 41.43
80 15.10 -20.55 -11.82 42.88
81 14.80 -23.82 -11.05 44.84 -23.34 41.87
82 14.60 -21.51 -11.33 43.55
83 15.10 -18.55 -11.72 41.81 -25.31 37.37
84 15.70 -20.52 -11.53 43.04 -25.15 38.56
85 16.74 -21.12 -11.12 44.10 -24.89 39.47
86 17.00 -20.61 -11.07 44.05
87 16.00 -19.30 -10.91 43.28
88 17.30 -17.93 -11.15 43.38
89 15.50 -21.26 -11.56 43.22 -25.52 38.40 -10.84 43.94 -0.28
90 15.70 -20.02 -11.55 42.81
91 15.40 -19.91 -11.16 43.04 -25.16 38.19 -10.22 43.98 -0.31
92 15.50 -19.48 -11.14 42.93 -25.15 38.06
93 15.94 -20.80 -10.82 43.95 -25.51 38.41
94 15.00 -20.16 -11.36 42.79 -10.83 43.31 -0.54
95 15.30 -20.88 -11.41 43.15 -25.32 38.38
96 16.09 -19.25 -11.71 42.50
97 15.29 -19.65 -11.61 42.44 -24.56 38.64 -9.68 44.37 -0.18
98 13.80 -20.62 -11.43 42.41 -24.91 38.08 -10.17 43.68 -0.19
99 15.40 -19.91 -11.44 42.76

100 15.60 -21.02 -11.57 43.16 -23.03 40.84
101 15.70 -19.21 -11.37 42.67
102 17.00 -20.95 -11.45 43.81 -23.96 40.44
103 16.50 -19.90 -10.83 43.81 -23.11 40.68
104 14.30 -20.36 -11.65 42.30 -25.12 37.96
105 14.49 -19.73 -11.60 42.17 -24.90 38.02
106 14.66 -20.63 -11.64 42.55 -24.52 38.82 -10.49 43.70 -0.42
107 13.30 -21.00 -11.45 42.70 -24.86 38.09 -10.37 43.43 -0.41
108 14.54 -19.07 -11.25 42.27 -25.48 37.19 -10.65 42.87 -0.56
109 17.00 -21.02 -11.06 44.23 -23.05 41.38
110 14.90 -21.80 -11.29 43.47 -24.47 39.43

mB, MB in mag.
fX , fFIR in erg s−1 cm−2; fR in erg s−1 cm−2 Hz−1

LX , νLR, LFIR in erg s−1
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Nr. mB MB log fX log LX log fR log νLR log fFIR log LFIR FIRcol

111 14.20 -21.13 -11.63 42.93 -25.03 38.33 -10.31 43.90 -0.46
112 13.00 -21.33 -11.75 42.41
113 14.90 -21.56 -11.62 43.04 -25.48 38.33
114 14.60 -20.79 -11.34 43.25 -23.54 40.38
115 15.02 -20.06 -11.64 42.47
116 13.70 -20.59 -10.81 42.98 -23.31 40.17
117 14.60 -20.46 -11.44 43.02
118 15.60 -21.43 -10.74 44.15 -25.32 38.72
119 14.50 -20.47 -11.73 42.34 -25.49 37.72
120 15.20 -20.32 -11.43 42.86
121 13.88 -21.36 -11.72 42.45 -25.04 38.28
122 14.18 -20.71 -11.63 42.30 -24.77 38.41 -10.53 43.50 -0.68
123 14.42 -20.36 -11.69 42.40
124 13.82 -21.92 -11.57 42.80 -25.31 38.21
125 13.90 -20.68 -11.55 42.36
126 14.60 -20.74 -11.74 42.83
127 14.20 -23.20 -11.27 43.77 -24.50 39.68
128 17.60 -19.49 -12.01 42.90 -24.72 39.34
129 14.60 -21.00 -11.37 43.30
130 14.20 -22.78 -11.13 44.10 -10.32 44.55 -0.28
131 13.30 -21.28 -11.50 42.77 -24.44 38.62 -10.04 43.87 -0.56
132 14.15 -19.68 -11.42 42.19
133 15.50 -18.38 -11.74 41.89
134 15.40 -20.99 -11.54 43.10 -24.79 38.99
135 15.70 -21.42 -11.20 43.73 -23.97 40.10
136 15.30 -20.60 -11.57 43.23
137 14.60 -20.99 -11.37 43.30
138 15.99 -20.88 -10.98 43.85
139 15.64 -20.04 -11.51 42.84
140 14.23 -22.31 -11.07 43.62 -22.86 40.97
141 15.90 -22.04 -11.32 43.94
142 12.33 -22.09 -11.12 42.73
143 15.00 -21.75 -11.39 43.39 -23.23 41.24
144 16.20 -18.98 -11.49 42.66
145 15.30 -21.51 -11.35 43.45
146 15.60 -20.78 -11.56 43.06 -25.03 38.74
147 14.40 -22.16 -11.54 43.16 -10.61 44.09 -0.37
148 13.14 -21.23 -11.59 42.23
149 14.20 -21.36 -11.62 42.68
150 15.40 -20.75 -11.59 42.95
151 14.20 -22.47 -11.27 43.48
152 15.11 -20.58 -11.73 42.62 -10.47 43.89 -0.31
153 15.60 -21.30 -11.75 43.45
154 18.10 -19.13 -12.01 42.96 -24.92 39.20

mB, MB in mag.
fX , fFIR in erg s−1 cm−2; fR in erg s−1 cm−2 Hz−1

LX , νLR, LFIR in erg s−1
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Tabelle 8.2: Ergebnisse der optischen Spektroskopie des Samples gemäß der in Kapitel3 be-
schrieben Messungen. Neben den Halbwertsbreiten FWHM und Flüssen fλ der breiten Hα- und
Hβ-Komponenten sowie dem Mittelwert der Halbwertsbreiten (MW) sind das Balmerdekrement
BD, die Rotverschiebung z und Distanz der Galaxie sowie der Galaxien-Typ aufgelistet. Anders
als alleübrigen hier gelisteten Meßwerte können die Hα- und Hβ-Flüsse Ungenauigkeiten durch
nicht photometrische Beobachtungsbedingungen aufweisen. Die in dieser Arbeit verwendeten
Flussverḧaltnisse sind unabhängig von solchen Ungenauigkeiten. Die Tabellennummerierung ist
wie in den Tabellen2.3und3.1eingef̈uhrt.

Nr. FMHM FWHM FWHM fλ fλ BD z Distanz Typ
Hα Hβ MW Hα Hβ kor.

1 4898 5740 5319 1294.9 222.36 5.82 0.0370 144 VBLG
2 13539 17468 15504 35.27 12.33 2.86 0.0590 226 VBLG
3 4964 8392 6678 2697.6 586.09 4.60 0.2970 975 VBLG
4 8088 11010 9549 2837.1 641.83 4.42 0.0680 259 VBLG
5 6499 5998 6249 282.86 38.37 7.37 0.3060 999 VBLG
6 10384 10384 310.47 0.0860 323 VBLG
7 5854 6820 6337 282.75 84.92 3.33 0.2640 884 VBLG
8 11889 14305 13097 1445.7 308.00 4.69 0.0590 226 VBLG
9 11221 12862 12042 1216.6 265.01 4.59 0.0570 219 VBLG

10 7760 7760 961.70 150.00 6.41 0.0570 219 VBLG
11 10843 10174 10509 594.40 172.50 3.45 0.3230 1044 VBLG
12 9830 15332 12581 283.82 96.48 2.94 0.1090 403 VBLG
13 12884 12884 186.15 0.4620 1383 VBLG
14 9436 3791 6614 842.40 210.47 4.00 0.2980 977 VBLG
15 12202 14830 13516 7993.8 3037.3 2.63 0.0440 170 VBLG
16 16369 13423 14896 669.27 140.72 4.76 0.0250 98 VBLG
17 6745 4777 5761 1771.4 716.10 2.80 0.0368 143 VBLG
18 13350 12547 12949 567.00 190.00 2.98 0.0520 200 VBLG
19 9358 13129 11244 1559.0 584.00 2.67 0.0670 255 VBLG
20 7953 6128 7041 197.86 45.23 4.37 0.4750 1412 VBLG
21 7840 8960 8400 1033.0 284.00 3.64 0.1290 471 VBLG
22 9462 12248 10855 1589.6 356.71 4.46 0.0480 185 VBLG
23 6255 3572 4914 758.00 244.86 3.10 0.0490 189 VBLG
24 6369 11376 8873 3040.9 915.20 3.32 0.0090 36 VBLG
25 5775 6161 5968 627.60 222.44 2.82 0.0890 334 VBLG
26 4436 5529 4983 375.54 143.94 2.61 0.1420 514 VBLG
27 4206 4206 97.57 0.1180 434 VBLG
28 4738 7496 6117 570.69 188.99 3.02 0.0890 334 VBLG
29 8737 10667 9702 109.38 51.73 2.80 0.2900 956 VBLG
30 12235 12235 91.71 0.4570 1371 VBLG
31 4620 4620 11.27 0.4250 1297 VBLG
32 7205 7205 48.40 0.6690 1806 VBLG
33 3051 3051 34.52 0.4080 1257 VBLG

FWHM in km s−1

fλ in 10−15 erg s−1 cm−2 Å−1

Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM fλ fλ BD z Distanz Typ
Hα Hβ MW Hα Hβ kor.

34 11712 15886 13799 73.11 26.22 2.79 0.3220 1041 VBLG
35 4399 4399 55.66 0.5740 1622 VBLG
36 12899 6491 9695 1297.9 106.76 12.16 0.5010 1469 VBLG
37 7930 9196 8563 674.62 154.05 4.38 0.2000 697 VBLG
38 9148 5354 7251 314.00 80.42 3.90 0.2130 736 VBLG
39 14274 15012 14643 345.00 104.78 3.29 0.1790 632 VBLG
40 4637 8062 6350 34.51 5.98 5.77 0.0720 273 VBLG
41 14490 10782 12636 201.31 39.13 5.14 0.3660 1154 VBLG
42 5937 2825 4381 502.60 81.11 6.20 0.1310 477 VBLG
43 2209 2209 1031.7 0.0250 98 VBLG
44 12440 6199 9320 125.10 45.39 2.76 0.1750 619 VBLG
45 BL Lac
46 BL Lac
47 BL Lac
48 BL Lac
49 2791 0.6785 1824 QSO
50 1974 2617 2296 182.44 86.25 2.80 0.0305 119 Sy1
51 5617 7185 6401 24.03 13.94 2.80 0.0473 183 Sy1
52 2194 2028 2111 18.49 3.98 4.65 0.0388 151 Sy1
53 8250 8250 0.0451 174 Sy1
54 3450 3450 0.0269 106 Sy1
55 6983 6771 6877 423.54 148.04 2.86 0.0848 319 Sy1
56 2000 2000 0.0257 101 Sy1
57 2750 2750 0.0609 233 Sy1
58 3400 3400 0.0405 157 Sy1
59 3000 3000 0.0235 92 Sy1
60 3747 6029 4888 152.87 53.47 2.86 0.0241 94 Sy1
61 16000 16000 0.0590 226 Sy1
62 4100 4100 0.0248 97 Sy1
63 3620 4443 4032 439.94 142.05 3.10 0.0225 88 Sy1
64 4450 4450 0.0137 54 Sy1
65 4000 4000 0.0396 154 Sy1
66 5900 5900 0.0330 129 Sy1
67 3660 3662 3661 11.53 6.87 2.80 0.0739 280 Sy1
68 2100 2100 0.0263 103 Sy1
69 4200 4200 0.0325 127 Sy1
70 3317 3497 3407 112.07 38.37 2.92 0.0192 76 Sy1
71 2707 3558 3133 31.28 6.30 4.96 0.0703 267 Sy1
72 2151 2281 2216 91.54 32.94 2.78 0.0379 147 Sy1
73 4500 4500 0.0159 63 Sy1
74 5400 5400 0.0358 139 Sy1
75 2850 2850 0.0284 111 Sy1
76 3700 3700 0.0760 287 Sy1

FWHM in km s−1

fλ in 10−15 erg s−1 cm−2 Å−1

Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM fλ fλ BD z Distanz Typ
Hα Hβ MW Hα Hβ kor.

77 6000 6000 8.67 0.1362 495 Sy1
78 3928 4766 4347 117.80 81.08 2.80 0.0406 158 Sy1
79 2950 2950 0.0286 112 Sy1
80 5500 5500 0.0334 130 Sy1
81 2500 2500 0.1288 470 Sy1
82 1950 1950 0.0413 160 Sy1
83 2048 1427 1738 61.56 11.45 5.37 0.0134 53 NLS1
84 1411 1411 106.30 37.44 2.84 0.0435 168 NLS1
85 1480 1240 1360 20.74 4.67 4.44 0.0913 342 NLS1
86 1176 1330 1253 38.64 14.52 2.66 0.0815 307 NLS1
87 2159 1884 2022 61.38 16.34 3.76 0.0285 112 NLS1
88 2100 2100 0.0276 108 NLS1
89 3597 5676 4637 44.42 18.75 2.80 0.0554 213 Sy1.5
90 1652 1803 1728 11.09 2.73 4.06 0.0345 134 Sy1.5
91 6462 8702 7582 105.93 44.73 2.80 0.0287 112 Sy1.5
92 5216 5216 663.74 0.0246 97 Sy1.5
93 4712 5703 5208 168.95 48.30 3.50 0.0549 211 Sy1.5
94 7454 9289 8372 151.51 50.94 2.97 0.0268 105 Sy1.5
95 2756 2774 2765 47.23 19.45 2.80 0.0426 165 Sy1.5
96 2404 5113 3759 28.70 4.66 6.16 0.0291 114 Sy1.5
97 4309 4309 69.67 0.0242 95 Sy1.8
98 5789 9916 7853 55.90 21.04 2.66 0.0190 75 Sy1.8
99 4087 4087 19.39 0.0287 112 Sy1.9

100 3642 3642 13.28 0.0522 201 Sy1.9
101 6787 6787 12.57 0.0239 94 Sy1.9
102 8162 8162 5.22 0.0953 356 Sy1.9
103 3700 3700 14.42 0.0471 182 Sy1.9
104 4022 4022 89.56 0.0213 84 Sy1.9
105 5655 5655 65.11 0.0174 69 Sy1.9
106 0.0284 111 Sy2
107 0.0181 71 Sy2
108 0.0132 52 Sy2
109 0.0982 366 Sy2
110 0.0539 207 Sy2
111 0.0289 113 Sy2
112 0.0183 72 LLAGN
113 0.0484 187 LLAGN
114 0.0298 116 LLAGN
115 0.0258 101 LLAGN
116 0.0179 71 LLAGN
117 0.0256 100 LLAGN
118 0.0628 240 LLAGN
119 0.0245 96 LLAGN

FWHM in km s−1

fλ in 10−15 erg s−1 cm−2 Å−1

Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM fλ fλ BD z Distanz Typ
Hα Hβ MW Hα Hβ kor.

120 0.0316 123 LLAGN
121 0.0277 108 LLAGN
122 0.0236 93 LLAGN
123 0.0225 88 LLAGN
124 0.0348 136 LLAGN
125 0.0205 81 LLAGN
126 0.0290 114 LLAGN
127 0.0742 281 LLAGN
128 0.0646 246 LLAGN
129 0.0328 128 LINER
130 0.0614 235 LINER
131 0.0205 81 LINER
132 0.0145 57 HII
133 0.0149 59 HII
134 0.0469 181 HII
135 0.0655 250 inaktiv
136 0.0376 146 inaktiv
137 0.0326 127 inaktiv
138 0.0583 223 inaktiv
139 0.0339 132 inaktiv
140 0.0502 193 inaktiv
141 0.0949 354 inaktiv
142 0.0191 75 inaktiv
143 0.0553 212 inaktiv
144 0.0270 106 inaktiv
145 0.0567 217 inaktiv
146 0.0466 180 inaktiv
147 0.0506 195 inaktiv
148 0.0186 73 inaktiv
149 0.0321 125 inaktiv
150 0.0420 163 inaktiv
151 0.0534 205 inaktiv
152 0.0341 133 inaktiv
153 0.0590 226 inaktiv
154 0.0688 262 inaktiv

FWHM in km s−1

fλ in 10−15 erg s−1 cm−2 Å−1

Distanz in Mpc
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Tabelle 8.3: Liste der Galaxien, bei denen breite Balmerlinien durch zwei Komponenten an-
gepasst wurden. Es ist für Hα und Hβ jeweils die Halbwertsbreite FWHM der breiten (b) und
der sehr breiten (v) Komponenten sowie der relative Flussanteil der sehr breiten Komponen-
te fv/ftot aufgelistet. Ferner ist die flussgewichtet gemittelte Halbwertsbreite (FWHMm MW
nach Gleichung6.2 und der Mittelwert der relativen Flussanteile der sehr breiten Hα- und Hβ-
Komponenten aufgeführt (s. Abschnitt6.1).

Nr. FMHM FWHM fv/ftot FMHM FWHM f v/ftot FWHMm fv/ftot

Hα b Hα v Hα Hβ b Hβ v Hβ MW MW

3 2686 8392 0.75 5957 0.75
6 2285 10384 0.84 9062 0.84
7 5854 13407 0.26 7308 0.26

10 3043 7760 0.63 5995 0.63
11 3054 10843 0.65 2932 10174 0.73 8140 0.69
14 2971 9436 0.35 4519 0.35
17 2464 6744 0.69 4777 10345 0.41 6249 0.55
18 4326 13341 0.38 4723 12538 0.57 8457 0.47
19 3595 9358 0.48 4465 13129 0.54 7771 0.51
20 1498 7953 0.75 1448 6128 0.74 5610 0.74
22 2611 9462 0.80 3582 12248 0.80 9293 0.80
23 2183 6255 0.55 3991 0.55
24 2410 6369 0.71 4164 11376 0.66 7079 0.69
25 2174 5775 0.76 5535 0.76
28 1642 4738 0.58 2239 7496 0.52 4196 0.55
29 1940 8737 0.64 1665 10667 0.78 7481 0.71
30 3433 12235 0.73 9826 0.73
33 3051 13095 0.75 10617 0.75
35 4399 12424 0.68 9845 0.68
38 1371 9148 0.80 6488 0.80
39 4223 14274 0.49 4425 15012 0.78 10932 0.64
41 6898 14490 0.72 11568 0.72
42 2090 5934 0.40 3231 0.40
55 2738 6983 0.80 6443 0.80
67 1467 3660 0.53 3147 0.53
71 2707 7183 0.48 4203 0.48
94 2280 7454 0.62 2214 9289 0.80 6707 0.71

101 1685 6788 0.70 5242 0.70

FWHM in km s−1
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Tabelle8.4: S̈aulendichte neutralen Wasserstoffs NH nachDickey & Lockman(1990) und R̈ont-
genz̈ahlrate CR f̈ur die Galaxien des Samples. Für einige VBLG liegen keine R̈ontgendaten vor
(s. Abschnitt4.4.3).

Nr. Name NH CR

1 1E04124-080 2.20 0.051
2 1E0450.3 1.19
3 1E1821+643 0.17 1.071
4 1E2251-178 0.71 1.037
5 3C109.0 1.40 0.112
6 3C227 4.02 0.017
7 3C323.1 0.42 0.311
8 3C382 0.50 2.000
9 3C390.3 0.21 0.472

10 3C445 8.86 0.017
11 4C11.72 1.57
12 4C29.06 0.55 0.202
13 4C31.30 0.51 0.114
14 4C31.63 0.61 0.242
15 4U0241+61 0.28 0.411
16 Arp102B 0.44 0.056
17 ESO 141- 55
18 Mkn1152 0.98 0.945
19 Mkn304 1.13 0.014
20 Mkn380 0.13
21 Mkn876 0.24 0.864
22 Mkn926 1.75 1.720
23 Mkn975 1.95
24 NGC3516 0.20 0.140
25 PG0007+106 1.61 0.479
26 PG0026+12 1.85 0.469
27 PG0906+48 0.13 0.355
28 PG1411+442 0.33 0.033
29 PG1700+518 0.38
30 PKS0130+242 0.64
31 PKS0133+207 0.75 0.169
32 PKS0159-117 1.68 0.176
33 PKS0214+108 1.18 0.251
34 PKS0231+022 10.9 0.161
35 PKS0405-12 0.98 0.418
36 PKS2128-123 1.07 0.219
37 PKS2135-147 0.86 0.463
38 PKS2141+175 0.65 0.065
39 PKS2349-01 10.5 0.531
40 S10721 0.62 0.069

NH in 1020 cm−2

CR in cts./s
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Nr. Name NH CR

41 TON202 0.39 0.033
42 TON256 0.46 0.427
43 UGC12163 0.93 3.836
44 V396Her 0.49 0.133
45 1RXSJ201731.2-411452
46 PHL 1389 0.17 0.043
47 PMN J0630-2406 0.97 0.084
48 RX J011232.8-320140 0.21 0.033
49 RX J023454.8-293425 0.17 0.006
50 AM 2354-304 E 0.14 0.057
51 CGCG 015-026 0.18 0.068
52 CGCG 049-106 0.34 0.107
53 CGCG 433-025 0.44 0.179
54 ESO 080- G 005 0.25 0.091
55 ESO 104-IG041A 0.53 0.241
56 ESO 113- G 010 0.30 0.182
57 ESO 15- IG 011 0.70 0.274
58 ESO 209- G 012 2.68 0.163
59 ESO 244- G 017 0.24 0.305
60 ESO 328-36 S 0.62 0.162
61 ESO 416- G 002 0.17 0.356
62 ESO 490- IG 026 1.09 0.273
63 ESO 511-30 0.49 1.221
64 ESO 548- G 081 0.28 0.258
65 ESO 552- G 039 0.21 0.106
66 ESO 602- G 031 0.22 0.422
67 Fairall 969 0.16 0.145
68 HCG 4a 0.16 0.330
69 IC 5287 0.42 0.091
70 IRAS F20315-3047 0.52 0.167
71 KUG 0128+328 0.48 0.104
72 KUG 1618+410 0.10 0.510
73 MCG -01-13-025 0.41 0.281
74 MCG -02-12-050 0.60 0.066
75 MCG -02-14-009 0.91 0.307
76 MCG -02-59-006 0.27 0.177
77 MCG 1-59-85 X884 0.53 0.092
78 MCG 3-47-2 1.52 0.129
79 NGC 1218 0.73 0.175
80 NGC 427 0.21 0.153
81 PMN J0623-6436 0.56 0.417
82 VIII Zw 36 0.26 0.244
83 CGCG 374-029 0.81 0.055
84 CGCG 493-004 1.43 0.074
85 ESO 407-17

NH in 1020 cm−2

CR in cts./s
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Nr. Name NH CR

86 IIZW 177 0.54 0.247
87 KUG 1618+402 0.08 0.356
88 NGC 7158 0.39 0.285
89 CGCG 163-074 0.11 0.079
90 CGCG 196-064 0.13 0.081
91 CGCG 425-034 0.69 0.203
92 CGCG 493-002 1.31 0.185
93 ESO 381- 7 0.55 0.446
94 MCG 6-38-5 0.27 0.125
95 MRK 863 0.36 0.115
96 NPM1G-16.0443 0.76 0.057
97 CGCG 022-021 0.93 0.070
98 MCG -01-30-041 0.23 0.108
99 CGCG 023-021 0.62 0.105

100 CGCG 21-63 0.46 0.078
101 CGCG 399-005 1.45 0.123
102 PKS 0018-19 0.20 0.104
103 PKS 2331-24 0.17 0.437
104 UGC 12040 1.23 0.058
105 UGC 12282 1.22 0.065
106 ESO 409- 3 0.15 0.067
107 MCG -01-05-031 0.28 0.175
108 MCG -01-33-054 0.26 0.164
109 PKS 1928-34 0.76 0.254
110 PMN J0100-1517 0.17 0.151
111 UGC 3134 0.47 0.083
112 AM 0426-625 0.24 0.097
113 CGCG 375-033 0.50 0.071
114 ESO 254- G 017 0.51 0.213
115 ESO 399- 15 0.72 0.066
116 ESO 45- 11 0.81 0.449
117 IC 1867 1.18 0.083
118 MCG 6-37-23 0.21 0.520
119 NGC 5959 0.75 0.054
120 NGC 6159 0.10 0.108
121 NGC 6370 0.32 0.054
122 NGC 70 0.55 0.006
123 NGC 71 0.55 0.006
124 NGC 7749 0.14 0.079
125 UGC 11950 1.29 0.072
126 UGC 12492 0.42 0.069
127 UGC 32 0.53 0.148
128 VIIZW 608 0.18 0.028
129 ESO 122- IG 016 0.97 0.106
130 ESO 15- IG 011 b 0.70 0.274

NH in 1020 cm−2

CR in cts./s
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Nr. Name NH CR

131 NGC 1217 0.21 0.193
132 ESO 267-13 0.91 0.110
133 MCG 5-34-53 0.14 0.052
134 MCG 7-37-18 comp.
135 CGCG 043-056 0.19 0.186
136 ESO 120- G 023 0.49 0.093
137 ESO 122- IG 016 b 0.97 0.106
138 ESO 184- 68 0.39 0.309
139 ESO 290- 3 NE 0.17 0.090
140 ESO 350- 15 0.17 0.249
141 ESO 600- 14 0.31 0.141
142 IC 4991
143 MCG -07-47-032 0.20 0.120
144 MCG 10-26-15 0.35 0.091
145 MCG 13-12-22 0.40 0.126
146 MCG 5-41-10 0.33 0.077
147 MCG 7-37-18 0.33 0.082
148 NGC 57 0.40 0.072
149 NGC 6160 0.10 0.069
150 NGC 6414 0.38 0.072
151 SGC 2005.3-5431 0.54 0.157
152 UGC 12804 0.44 0.051
153 UGC 716 0.41 0.069
154 VIIZW 608 comp. 0.18 0.028

NH in 1020 cm−2

CR in cts./s
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Abbildung 8.1: Optische Spektren der VBLG. Die Beobachtungsdaten dieser
Spektren sind in Tabelle2.3aufgelistet.
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Abbildung 8.2: Optische Spektren der XGAL aus den Beobachtungskampa-
gnen Juli und August 1997; die Spektren der Kampagne November 1996 sind in
Pietsch, Bischoff, et al.(1998) abgebildet. Die Beobachtungsdaten der Spektren
sind in Tabelle3.1aufgelistet.
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3.2 Diagnostische Linienverhältnisse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
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5.3 Statistik des Flussverhältnis fX/FIR . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 98

5.4 Lineare Regression und Korrelationsanalyse von fFIR/B und LFIR . . . . 101
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7.1 Häufigkeiten der verschiedenen XGAL-Typen . . . . . . . . . . . . . .144

8.1 Multifrequenzdaten . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .160

8.2 Ergebnisse der optischen Spektroskopie . . . . . . . . . . . . . . . . .164

8.3 Halbwertsbreiten aus Zweikomponenten-Messungen . . . . . . . . . .168
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versiẗats-Sternwarte.

Herrn Dr. W. Pietsch danke ich für die sehr angenehme und konstruktive Zusammenar-
beit.

Ich danke Herrn Dr. M. Dietrich, Herrn P. Albrecht und Herrn Dr. D. Grupe dafür, dass
sie mir Daten zur Verf̈ugung gestellt haben.

Mein besonderer Dank gilt Herrn Dr. P. Papaderos und Herrn Dr. A. Goerdt für stete
Hilfe und freundschaftliche Unterstützung.
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05.02.1993 Diplomhauptprüfung im Fachbereich Physik, Note
”
sehr gut“

01.04.1993 – 28.02.1994 Wissenschaftliche Hilfskraft mit abgeschlossener Hochschul-
ausbildung an der Georg-August-Universität Göttingen

01.03.1994 – 31.12.2003 Wissenschaftlicher Mitarbeiter an der
Georg-August-Universität Göttingen

1998 – 2003 Dissertation zum Thema
”
Multifrequenzanalyse eines Samples
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