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Kapitel 1

Einleitung & Motivation

Diese Arbeit widmet sich dem Rhomen der Aktiven Galaxien. Dabei handelt es sich

um Galaxien, die in ihren Kernen zatzlich zu der gewhnlichen stellaren Kompo-

nente einen Energieausstol? produzieren, der demjenigen der Summe aller Sterne in dem
System gleichkommen oder ihn sogar undfsenordnungeiibertreffen kann.

1.1 Aktive Galaxien

Aktive Galaxien sind die leuchtkftigsten Einzelobjekte im Universum und haben da-
her auch eine besondere Relevainzdie Kosmologie sowie die Erforschung deilk¢
phasen und der Entwicklung des Universums. Auch nach mehreren Jahrzehnten ihrer
Erforschung wird den Aktiven Galaxien weiterhindfftes 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 konsistentzarerkl

Um das wesentliche Merkmal Aktiver Galaxien, ihre dominierende Kernagtjwiti be-

tonen und gleichzeitig eine eindeutige verbale Abgrenzung z.B. zu Starburst-Galaxien
zu vollziehen, wird Rufig von Aktiven Galaktischen KernepActive Galactic Nuclefi*

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 aktuelletJbersichtsartikeln voshields(1999, Wills (1999,
Veéron-Cetty & \eron(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. BINLEITUNG & M OTIVATION

Tabelle 1.1:Vereinfachtes taxonomisches Schema ndaoty & Padovani(1995

zur lllustration der Nomenklatur Aktiver Galaxien in Afhgigkeit von optisch-
spektralen Eigenschaften (Emissionslinienbreite) und dem Erscheinungsbild im
Radiobereich (radiolaut/radioleise). Zur bessduéersichtlichkeit sind nur eini-

ge wenige, fir diese Arbeit wichtige AGN-Typen aufg#irt.

Typ-2 Typ-1
schmale Linien breite Linien
radioleise Sy2 Syl
QSO
radiolaut NLRG BLRG
(FRI,FR 1)
,Edge-on" JFace-on*
—
abnehmender Winkel zur Sichtlinie

verschiedene Typen Aktiver Galaxien im Rahmen eines einheitlichen physikalischen
Modells zu erkéaren. Solche Modelle werden in der Literatur gliénified Model* oder
auch, Unified Schemebezeichnet und sollen im Folgendesher eriutert 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 Tabdlléin einem taxonomischen
Schema nacbrry & Padovani1999 aufgetragen. Zum einen wird zwischen Typen mit
schmalen (Typ-2) und breiten optischen Emissionslinien (Typ-1) unterschieden, zum
anderen zwischen radioleisen und radiolauten Objekten.

Zuriickgehend auf erste Arbeiten von C8dyfert(1943 bezeichnet man solche Sys-
teme als Seyfert-Galaxien, die Ztglich zur Summe der stellaren Absorptionslinien-
spektren Emissionslinien zeigen, die sich auch nicht durch starke Sternentstehungsaus-
briche, so genannj&tarbursts®, erldren lassen. Dabei wurden Agahst rein panome-
nologisch Seyfert-2 Galaxien (Sy2), die nur schmale erlaubte und verbotene Emissions-
linien zeigen (Halbwertsbreite FWHIfull width at half maximum* ca. 500 kms),

und Seyfert-1 Galaxien (Syl) unterschieden, dieazlieh breite erlaubte Emission-

linien aufweisen (FWHM typischerweise 2000 — 5000 kmh)s Spater wurden auch
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1.3 Das,, Unified Model* AKTIVER GALAXIEN

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

Der Begriff QSO leitet sich vopQuasi-stellar Object’ ab. Diese Objekte entsprechen
beZiglich der spektralen Eigenschaften den Seyfert-1 Galaxien, sie sind aber weiter ent-
fernt (und erschienen daheilfrer sterahnlich oder,quasi-stellar‘) sowie leuchtkfti-

ger und niissen definitorisch abgegrenzt werden (£Btersorl988 Véron-Cetty &
Veéeron2001). Gelegentlich wird synonym der BegrifQuasar* verwendet.

BLRG (,Broad-Line Radio Galaxies") haben wie Seyfert-1 Galaxien und QSO breite
Emissionslinien. Hufig sind diese BLRG-Linien jedoch sehr viel breiter und weisen
aul3erdem sehr viel komplexere Linienprofile auf als typische Seyfert-1-Linien. Ferner
sind diese Objekte radiolaut, d.h. sie zeigen eine starke Radioemission. DefitggEgen
haben die ebenfalls radiolauten NLRN@rrow-Line Radio Galaxies®) keine breiten
optischen Emissionslinien. Auf die Untertypen FRI und FRII wird iéchsten Ab-
schnittl.3.3eingegangen.

Das Schema der Tabellel umfasst nur fundamentale Typen; dber hinaus gibt es
noch zahlreiche weitere Typen und Untertypen, die teilweise im folgenden Abschnitt,
teilweise in KapiteB naher behandelt werden. Auch die bereits in diesem Schema auf-
gefuhrten Hinweise zum Blickwinkel auf die jeweiligen Objekte werden im folgenden
Abschnitt anhand der Abbildunty 1 diskutiert.

1.3 Das, Unified Model* Aktiver Galaxien

Es gibt kein einheitliches, geschlossepemified Model’, sondern verschiedene Auto-

ren (z.B.Barthel1989 Antonuccil993 Urry & Padovanil995 Petersoril997, 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 splarisch symmetrisch aufgebaut sind und somit das Erscheinungsbild vom Blick-
winkel ablangt. Eine der besten utithersichtlichsten Skizzen, die demgiichen Auf-

bau Aktiver Kerne schematisch darstellt, stammt Witls (1999 und ist in Abbildung
1.1wiedergegeben. 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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1. BINLEITUNG & M OTIVATION
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Abbildung 1.1: Schema zur einheitlichen Darstellung Aktiver Galaxien nach
Wills (1999. Unterschiedliche Blickwinkel auf die zentrale Energiequelle (Bild-
mitte) fuhren 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) dnnen 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 Zentrurauwerl

die Achse eines eventuellen Radiojets.

Inzwischen konnten die Massen solcher Schwarz&ehker in etlichen &llen mit recht
hoher Genauigkeit bestimmt werddtoflatschny & Bischoff2002 Vestergaar@®002
Oshlack et al2002. Sie liegen @ir gewohnliche Seyfert-1 Galaxien typischerweise im
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1.3 Das,, Unified Model* AKTIVER GALAXIEN

Bereich von 16— 10 M. Die Masse des Schwarzen Lochs ist einer der wichtigsten
Parameter eines AGN.

1.3.1 Optische Spektraleigenschaften

In unmittelbarer Umgebung (d.h. in Aldstden 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

A)\:)\%V, (1.1)

die Ublicherweise direkt als Geschwindigkeitsdispergwrangegeben wird und im Be-
reich zwischen ca. 1000 km$bis weitiiber 10000 km's! liegen kann.

In sehr viel gbReren Absinden 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 kmtsichtibersteigen.

Ein wesentliches Element debnified 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 wiédifig als Staubtorus oder Staub-
ring beschrieben, was urgprglich auf eine Arbeit vorntonucci(1982 zuriickgeht,

und ist in der Abbildund..1durch die grauen und schwarzen Zonen ober- und unterhalb
der zentralen Quelle skizziert.

Blicken wir nun von der Seite auf das Objekt der Abbildungy 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 untémiite man jedoch die BLR nicht sehen
und beobachtete dann ein Typ-2 Objekt (z.B. Seyfert-2). Wie schon in der Takklle
aufgetihrt nennt man diese beiden Extreéihé auch,face-on” (Aufsicht) undedge-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= 1.989-10°* kg
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1. BINLEITUNG & M OTIVATION

Es werden fernetbergangstypen wie z.B. Seyfert-1.5 Galaxien beobachtet, bei denen
die erlaubten Emissionlinien sowohl schmale als auch breite Komponenten vergleich-
barer Sarke zeigen@sterbrockl977 1989. Dieser Typ ist im Schema der Abbildung

1.1 mit einem teilweise absorbierten Sehstrahl eingezeichnet.

QSO mit gedteten Spektren,feddended QSO 1*)dnnen noch besser mit solch einem
teilabsorbierten Sehstrahl assoziiert werden, da @iy als direkter Effekt der par-
tiellen Absorption durch Staub verstanden werden kann. Teilabsorption einhergehend
mit Rotung ist zumindest aucliif einen Teil der BLRG Population (s.u.)aglich, was
ebenfalls durch einen Sehstrahl skizziert wird.

Auf diese Weise lassen sich die verschiedenen Emissionslinienbreiten im optischen
Spektrum unmittelbaiiber einen Orientierungseffekt e@kén. Sehr starke Unteist

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 durdiller & Antonucci (1983. Diese Beobachtung
wurde sogleich damit erlift, dass die BLR aufgrund der Typ-2 Orientierung des Ob-
jektes zwar nicht direkt sichtbar ist, das von ihr ausgehende Licht aber an Staubteilchen
aul3erhalb des abschattenden Materials gestreut wird und so zum Beobachter gelangt.

Dauns 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 Beobachtungsdatéigbarf

(s.u.).

1.3.2 Erscheinungsbild im Radiobereich

Analog zum Optischen lassen sich auch die stark unterschiedlichen Erscheinungsfor-
men im Radiobereich deuten. Grundlagelnaind die Konzepte voBlandford & Rees
(1974, die erstmals Radio-Jets und -Beams (stark fokussierte, relativistische Plasma-
strahlen) beschrieben und somit erkannten, dass hier hochgradig néigspl Struk-

turen vorliegen und daher die Blickrichtung voro8ter Bedeutung ist.

Ein Vereinheitlichungsschemairf die verschiedenen radiolauten Objekte wurde erst-
mals vonBarthel (1989 veroffentlicht. Der Effekt des sog.Doppler-Boosting”, einer
hohen Versirkung der Strahlung durch anisotrope Emission beim axialen Aufblick auf
einen relativistischen Jet, war hierbei ebenso wichtig wie wiederum die nichtispih-
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 revolutioirer Gedanke, da der AGN selbst in der bis dato bekannten Form
nicht sichtbar war.
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1.3 Das,, Unified Model* AKTIVER GALAXIEN

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 uite&rsiB.

durch den sog. Ausrichtungs-Effekta{ignment effect‘), derChambers et al(1987)

und Mc Carthy et al(1987) bei leuchtkéftigen, foher rotverschobenen Radiogalaxien
fanden.

Radiogalaxien mitsamt ihren Jets sind di@fpen 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 undubertrifft somit die gesamte Galaxie deutlichavend die Gesamtausdehnung

der Radiojets der Galaxie 3C 236 immense 5.6 Mpcamgtferley et al1984). Somit
konnen 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 Gegerkst, wobei man als Lobes die
Radiokeulen, das heil3t sehr dlfige, radiohelle Endbereiche der Jets bezeichnet.

Zu den Kern-dominierten Quellen giten auch die recht seltenen BL Lac Objekte (oder
kurz BLL), die nach der urspinglich als Veanderlicher (Stern) eingestuften Quelle

BL Lacertae im Sternbild Eidechse benannt sind. Ihre optischen Spektren zeigen kei-
nerlei Linien (bzw. in Einzeklllen chstens extrem schwache Linien), sondern nur
ein strukturloses Kontinuum. Vermutlich sehen wir bei diesen Objekten direkt auf den
zufallig auf uns zu gerichteten Jet und messen damit hochgradigkdesgetemission,

die die unterliegende Galaxi®Nig UiberstrahltKotilainen et al1998 Urry et al.1999.

Lange Zeit war die Verbindung von Jets und Akkretionsscheiben nur theoretischer
Natur, insbesondere weil direkte Beobachtungen der Scheibenglicinwaren. Hoch-
aufgebste Bilder deslubbleWeltraumteleskops von so genannten Herbig-Haro Objek-
ten, jungen Sternen in ihrer Entstehungsphase, zeigen direkt Jets senkrecht zu zirkum-
stellaren Scheiben und untdrsten die theoretischen Vorstellungen nahezu perfekt. Als
Beispiel ist in Abbildungl.2 ein HST-Bild von HH-30 zu seherB(rrows et al1996.

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 sowaher ihre Radio- wie auch

uber ihre optischen Spektraleigenschaften, indem sie — wie schon der Name sagt — breite
bzw. sehr breite optische Emissionslinien mit grof3er Radiohelligkeit verbinden. Da sie

13



1. BINLEITUNG & M OTIVATION

d

i HH30

Abbildung 1.2: HST-Bild des Herbig-Haro Objektes HH-3®rrows 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 dasUnified Model* auch von einem AGN zeichnet. Die

in der Abbildung angegebene Skala entspricht 1000 AE, also dem tausendfachen
Abstand Sonne — Erde (1 AE1.496x 10 m).

von besonderer Bedeutung in dieser Arbeit sind, werden sie im folgenden Kapitel noch
ausfihrlicher behandelt (s. Abschnitl).

Auch Sichtlinien zu BLRG sind in Abbildung.1 eingezeichnet, ebenso wie zu ihren
Gegendicken mit schmalen optischen Emissionslinien, den NLRG&(row-Line Ra-

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

Der Begriff NLRG ist weniger gelduchlich. Wie schon im Schema der Tabellé
angedeutet ist,ahlen die gélufigeren Typen Fanaroff-Riley (FR) | und 1l Galaxien zu
den NLRG. Es handelt sich dabei um eine Klassifikation von Radiogalaxien, die auf
eine Arbeit vonFanaroff & Riley(1974 zurickgeht. FRI-Galaxien haben diédhste
Radioleuchtkraft in der Bhe des Zentrums,atrend FRII-Galaxiefiber so genannte
»Hotspots® verfigen, die fir eine hohe Leuchtkraft in detul3eren 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 4261f¢
et al.1996. Ein abschattender, dunkler Torus um das Zentrum ist direkt zu sehen.

1.3.4 Der Staubtorus

Wie bereits enahnt ist ein abschattender Staubtorus bzw. eine dicke Scheibe absorbie-
renden Materials ein entscheidendes Elemen} Uesfied Models". Es gibt inzwischen

auch durch mehrere direkte Beobachtungen starke Eviderdid Existenz eines sol-
chen zentralen Staubtorus.

Eine der ersten Beobachtungen dieser Art gelang mit Heivble Weltraumteleskop
(HST) im Zentrum in der Radiogalaxie NGC 4261 und ist in Abbilduingzu sehen

(Jaffe et al1996. 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®M., absckitzen. Ferner bestimmten sie

den Positionswinkel der Hauptachse der Staubscheibe 2ut153 denjenigen der Ga-

laxie zu 1585+ 0°4 und den des Radiojets zuG8 1° (Birkinshaw & Davies1985),

d.h. die drei Achsen sind nur grob aneinander ausgerichtet. Weitere Untersuchungen im
Radiobereich per VLBI,(/ery Long Baseline Interferometry*, einaumlich sehr hoch-
auflosende interferometrische Beobachtungstechnik) sowie eine Analyse des Radiojets
auf verschiedeneraumlichen Skalen wurden valones et ali2000 durchgeiihrt.
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1. BINLEITUNG & M OTIVATION

Eine der jingsten direkten Beobachtungen stammt ¥dickner 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 leuciftigsten Infrarotgalaxie im loka-

len Universum.

In einer neuen theoretischen Arbeit diskutiex@timer et al.(2004) verschiedene Geo-
metrien des Torus bzw. der Scheibe und machen Afigahgeniber die Akkretions-

rate. Sie finden ferner, dass ein Kollisionsmodell bestehend aus quasi-stabilen, selbst-
gravitierenden Wolken die aktuellen Beobachtungen am besteirerkl

1.3.5 Die Broad-Line Region

Diese Beobachtungen sagen noch nidlider die Natur bzw. die Herkunft des Staub-
torus aus. Durch eine detaillierte Linienprofilanalyse von zeitlich und spektral hoch-
aufgebsten Spektren der Seyfert-1 Galaxie Mrk 110, die in einer métingen Varia-
bilitatskampagne mit dem 9m Hobby-Eberly Teleskop (HET) aufgenommen wurden,
haben wir starke Evideniif eine scheibeimige Broad-Line Region (BLR) in dieser
Galaxie gefundenKollatschny et al2001, Kollatschny & Bischoff2002.

Unsere Beobachtungen entsprechen nahezu perfekt dem Scheiben-Wind-Modell von
Konigl & Kartje (1994 undKartje et al.(1997). Dabei bilden digau3eren, ihlen Be-

reiche der Akkretionsscheibe den abschattenden Torus, und es ist somit kéitati-zus

che hypothetische Komponentétig. Die Dicke der kihlen Scheibe entspricht gut den
Anforderungen desUnified Models", die BLR wird von den Gaswolken gebildet, die

im von der Scheibe abgtmenden 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.2u-D.3- 108 M, bestimmenKollatschny

2003. Die genaue Gif3enskala haben wir durch die Beobachtung verschiedener Emis-
sionslinien (Balmerlinien, Heund Hell) ausgemessen.

1.3.6 Weitere aktuelle Beobachtungen

An dieser Stelle seien noch exemplarisch zwei weitere aktuelle Beobachtungdmgrw
die gut zeigen, dass unser Bild Aktiver Kerné@rslig komplettiert und konkretisiert
wird.
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1.4 ZIEL DER ARBEIT

Infrarot-Beobachtungen mit ISO

Weitere Evidenziir das, Unified Model* haben neue Beobachtungen mit dem Infrarot-
ObservatoriumSO ergebenMeisenheimer et ali2001) untersuchten zehn Paare aus
leuchtkiaftigen Radiogalaxien und Quasaren mit dem Spektron®@@PHOTim Wel-
lenlangenbereich von 5 bis 18fn. Beim Vergleich der Radiogalaxien und Quasare
konnten sie im beobachteten Welléngenbereich keine Unterschiede ausmachen. Die
Autoren schlief3en daraus, dass beide Arten Aktiver Galaxien einen gleichartigen Kern
haben und sehen ihre Beobachtungen als starkéf3pstg fir die Vereinheitlichungs-
theorie.

Spektropolarimetrie der HBLR

Neue spektropolarimetrische Beobachtungen von etwa 50 Seyfert-2 Galdpaenie-
ben Jahre durcliran (2001, 2003 lieferten Hinweise, die den bisher geschilderten Vor-
stellungen deg Unified Models” partiell widersprechen. Bei einem Teil der Quellen
(etwa der Hilfte) fand Tran im polarisierten Licht eine versteckte Broad-Line Region
(hidden Broad-Line Region HBLR), bei einem anderen Teil fand er eine solche nicht.

Wahrend dies fiheren Beobachtungen entspricht, fand Tran weiterhin, dass die HBLR-
Seyfert-2 Galaxien eindheres Radio/FIR-Emissionsvaiinis, warmere Staubtempe-
raturen und letztendlich leuch#édtigere Kerne enthalten als Seyfert-2 Galaxien ohne
HBLR. Der Grad der Abschattung der BLR bzgl. unserer Sichtlinie scheint hingegen
bei allen seinen Quelleahnlich zu sein. Daher glaufiran (2003, zwei intrinsisch
unterschiedliche Populationen von Seyfert-2 Galaxien beobachtet zu haben und bewegt
sich somit aul3erhalb degiggigen, Unified Models"

Den Effekt, dass HBLR-Seyfert-2 Galaxienamnere Staubtemperaturen zeigen als
Seyfert-2 ohne HBLR, hatten bereitieisler et al.(1997 anhand eines Samples von

16 Quellen beobachtet. Sie deuteten diesen Effekt allerdings algtigesty des Uni-

fied Models” und vermuteten, dass im ersten Fall die Sichtlinie nahe am Rande des
Staubtorus veduft, wahrend bei letzteren nicht nur die BLR, sondern auch denve-

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
Verfugung stehenden Techniken genutzt werdeirsssen, um unser Bild Aktiver
Galaxien weiter zu entwickeln.
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1. BINLEITUNG & M OTIVATION

Ziel dieser Arbeit ist es, das Bhomen Aktiver Galaktischer Kerne im Hinblick auf das
» Unified Model" insbesondere unter drei Hauptgesichtspunkten zu untersuchen:

e es sollen spezielle, bisher wenig untersuchte Typen Aktiver Galaxien analysiert
werden: zum einen VBLG,{ery-Broad-Line Galaxies®), die aufgrund ihrer brei-
ten, auRergedhnlichen optischen Linienprofile selektiert wurden (s. Abschnitt
2.1), zum anderendntgenselektiertgneue” AGN (s. AbschnitR.2);

e durch eine Multifrequenzanalyse sollen die vier Frequander Rntgen, Op-
tisch, Radio und FIR parallel analysiert werden, um ein umfassendes Gesamt-
bild Uber die Emissionen aus verschiedenen Bereichen der Galaxien zu erhalten
(s. Kapiteld);

e 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 schebmanf
ger Geometrie in direktem Zusammenhang mit dem Blickwinkel auf den Aktiven
Kern stehen &nnte (s. Kapiteb).
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Kapitel 2

Der Datensatz — Selektion,
Beobachtung und Reduktion

Um das PAnomen Aktiver Galaktischer Kerne insbesondere hinsichtlich des im vorhe-
rigen Kapitel beschriebenerunified Models® zu untersuchen, haben wir uns zu einer
gemeinsamen und umfassenden Multifrequenzanalyse zweier sehr spezieller Arten Ak-
tiver Galaxien entschlossen: zum einen der VBL8efy-Broad-Line Galaxies®), die

sich durch auf3ergeaitnliche Linienprofile im optischen Spektrum stark von anderen
AGN abheben, und zum anderen déntgenselektierten AGN, einer Klasse neu ent-
deckter AGN, die erst durch eine umfangreiche Auswertung der Himmelsdurchmuste-
rung des RntgensatelliteROSATgefunden 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 zeigenpmgehsie zu

den Typ-1 AGN und sind formal betrachtet eine spezielle Aagpng der Seyfert-1
Galaxien. Sie haben allerdings i.a. wesentlich breitere Linienprofile als letztere und
kdnnen im Extremfall Linienbreiten von bis zu 40000 knmt FW2ZI (,full width at

zero intensity*) erreichen (entsprechend einigen A®® Optischen je nach Linie und
Rotverschiebung). AuRerdem weisen sieitig ungewdhnliche und pekuliare Profilfor-

men auf. Prototypische, schon relatialirgenauer untersuchte BLRG sind Arp 102B,
3C 332 und 3C 390.3.
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2. DER DATENSATZ — SELEKTION, BEOBACHTUNG UND REDUKTION

Das Linienprofil der breiten &-Emission von Arp 102B zeigt eine sog. Doppel-Peak
Struktur (s. Abbildung.1), die weiter unten noch adigtfrlicher diskutiert wird. Dieses
kann keinesfalls durch ein einfaches Geschwindigkeitsfeld in der Broad-Line Region
erklart werden, insbesondere auch nicht durch radiale Bewegudem, Halpern &
Filippenko (1989 haben gezeigt, dass der Doppel-Peak jedoch durch die Emission ei-
ner Akkretionsscheibe verursacht seimkte. Das spezielle Modell vabhen, Halpern

& Filippenko (1989 konnten wiederunMiller & 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 breiteras-Profil (FWZI ~ 30000 kms?),
ebenfalls mit einem Doppel-Peak. Auch diese Emission versuthiigern(1990 mit
Hilfe einer Akkretionsscheibe zu eéden. Eine Analyse der Profilvariationen der Gala-
xie 3C 390.3 wurde erstmals voeilleux & Zheng(1991) durchgetihrt, sgater war die-
ses Objekt auch Gegenstand einer grof3en internationalen Vaétsbidimpagnediet-
rich et al.1998.

Es gibt keine allgemeirigtige, etablierte Definitionifr BLRG. Sie wurden im Rah-
men von ersten Radiobeobachtungen als Radioquellen émy€t.B. Matthew et al.
(1964). Angefangen mit einer Arbeit voBandag€1973 wurden ihre optischen Spek-
tren seither oft als stark gatet beschrieben. Besonderes Interesse kommt den BLRG
im Rahmen des Unified Models* zu, weil sie darin einen Grenzfall darstelleark-

ten, bei dem wir zwar einerseits die Broad-Line Region direkt einsehen, die Sichtlinie
aber andererseits so nahe am abschattenden Staubtodudtyelhss die Zentralquelle
teilweise verdeckt wirdgarthel1989 Urry & Padovanil995.

Cohen et al.(1999 beschrieben die Spektren etlicher BLRG &lberlagerung ei-

nes gedteten Quasar-Spektrums und polarisierter, reflektierter Quasar-Emission. Auch
Dennett-Thorpe et al(2000 fanden eine Population mit stark gésten Spektren,
wahrendvan Bemmel & Barthe{2001) hingegen zu dem Ergebnis kamen, dass BLRG
zumindest auf gideren Skalen relativ staubarm sind. Sie propagierten die These, dass
es sich um alte AGN handele.

Uber die Eigenschaften im Radiobereich und inbesonéberr die Orientierung der
Radioachse in BLRG wird seit langem kontrovers diskutiert. In einer neueren Untersu-
chung von zwIf BLRG aus dem 3C-Radiokatalog fandBennett-Thorpe et a(2000

zwei unterschiedliche Populationen: zum einen Q&®liche Objekte mit geringe-

rer Leuchtkraft aber vergleichbarer Orientierung, d.h. einer Radioachse mit geringem
Offnungswinkel zur Sichtlinie, zum anderen entferntere, leuélitigere Quellen mit
groRerem Winkel zur Sichtlinie. Evideniarfden ersten Fall hatte es auch schon aus Be-
obachtungen scheinbaréberlichtgeschwindigkeiten, so genanntsuperluminal mo-
tions®, in BLRG gegebenAlef et al. 1996.
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2.1,VERY-BROAD-LINE GALAXIES" VBLG
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Abbildung 2.1: Optisches Spektrum der prototypischen BLRG Arp 102B. Die
komplexe und ungedhnliche Profilstruktur ist offensichtlich. ImddProfil ist die
»double peaked” (DP) Form leicht zu erkennen: das linke Maximum ist beiA600
gut sichtbar, das rechte bei 6980st jedoch von den [8]A6717 6731-Linien
uberlagert (s. Markierungen). Im@3-Profil sind die entsprechenden Strukturen
weniger stark als Schultern ausgéagt. Man sieht weiterhin, dass die breiten Lini-
enkomponenten im Vergleich zu den schmalen und auch zur Kontinuumsemission
relativ schwach sind — dieses wird bei BLR@uiig beobachtet.

Zu den aufélligsten Merkmalen der BLRG géhen zweifelsohne digberdurchschnitt-

lich breiten Emissionslinien mitdufig sehr unge®@hnlichen und pekuliaren Linienpro-
filen. Unter diesen wiederum wurden die so genanptienible peaked* (DP) Profile in-
tensiv diskutiert. Im Gegensatz @ablichen 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 Linienkomporidrgdagert

und erzeugt so im Gesamtprofil Ziglich ein zentrales Maximum. Sind die dezentralen
Maxima schwach ausgejmt, kbonnen sie Schulterdahneln und werden dann glsvin
shoulders” bezeichnet. Insgesaninken sich so sehr unregeiftige Linienprofile er-
geben.

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

Sehrahnliche DP-Linienprofile zeigen auch bestimmte Doppelsterne, die so genannten
kataklysmischen Vé@nderlichen (cataclysmic variables CV). Bei diesen ist die Emis-
sion einer rotierenden Akkretionsscheibe schémger als Ursacheaif das DP-Profil
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2. DER DATENSATZ — SELEKTION, BEOBACHTUNG UND REDUKTION

bekannt (z.BYoung & Schneide(1980, Marsh(1988). Daher lag eine entsprechende
Erklarung fir die BLRG nahe und wird nach wie vor araufigsten paferiert.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 e#ékn. Es werden aber auch nach wie vor alternative Ideen
wie bipolare Ausstimungen oder eine anisotrop bestrahlte Broad-Line Region disku-
tiert.

Eine der interessantesten alternativen &mihgen sieht ein béres 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 Qaskell(1996

zuriick. Untersiitzung erhielt diese Vorstellungngst durch VLBI-Beobachtungen der
Radiogalaxie 3C66B, die von den Autoren als direkte Detektion eines supermassiven
doppelten Schwarzen Lochs proklamiert wurd8aodou et al2003. Den Zusammen-

hang zwischen den beschriebenen Eigenschaften im optischen und im Radiobereich zu
erklaren ist eine der entscheidenden Herausforderungen an ein allgéitigasy Uni-

fied Model".

Eracleous & Halperi§1994 2003 verwenden ifir die von ihnen untersuchten Objekte
nicht den Begriff BLRG, sondern DP-Emissionslinien AGN. Diese Diktion wird auch
von Strateva et al(2003 benutzt, die ein Sample entsprechender Quellen auf Basis des
SLOAN Digital Sky Survey8DSS (York et al.200Q Stoughton et al2002 Abazajian

et al.2003 zusammengestellt haben.

Fur diese Arbeit haben wir ein Sample von Objekten zusammengestellt, die entweder
besonders breite (FWHN- 5000 kmst) oder besonders ungéhnliche (asymme-
trische, pekuliare, DP) optische Linienprofile zeigen und sich damit eindeutig von der
grofRen Mehrheit gedhnlicher 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-Galaxienitgef Aufgrund der
Selektionskriterien und der oben geschilderten Probleme mit der Nomenklatur werden
sie im Folgenden geafs ihrer dominierenden Eigenschatft als VBL&dry-Broad-Line
Galaxies") bezeichnet.

VBLG gehdren zweifelsohne zu débergeordneten Gruppe der Typ-1 AGN. Diver-
gang zwischen gedhnlichen Seyfert-1 Galaxien und VBLG ist flie3end; es gibt kein
scharfes Kriterium, das eine eindeutige Abgrenzung erlaubte.

Isiehenhttp: //www.sdss.org/
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2.2 RONTGENSELEKTIERTEGALAXIEN

2.2 Rontgenselektierte Galaxien

Aktive Galaktische Kerne sind als starkémgenquellen bekannt. Eindifre systema-
tische Untersuchung dazu wurde vBabbiano et al(1992 anhand desX-ray Cata-

log and Atlas of Galaxies* durchgétfrt. Dieser Katalog beruht auf Beobachtungen des
Rontgen-Satellite EINSTEINund entlalt 493 Galaxien. Es ergaben sich typisclimR
genleuchtkafte im Bereich von k = 1038 — 10*? erg s ! fiir normale Galaxien und von
Lx = 10" —10* erg s fiir AGN.

Die erste Himmelsdurchmusterung im weichedni®enbereich (0.1-2.4 keV) wurde
mit demROSATSatelliten durchgéihrt (Trumper1983. Basierend auf diesgROSAT
All-Sky Survey* (RASS) genannten DurchmusterudMpdes1993 wurde der, RASS
bright source catalog” (1XRS/RASS-BSCGJoges et al1996 1999 erstellt, der 18 811
Quellen enthlt und somit einen immensen Fortschritt geigjeer dem 0.gEINSTEIN
Katalog darstellt.

Unser Ziel war es, zuvor unbekannte AGN im RASS-BSC-Katalog zu identifizieren
und zu untersuchen, d.h. ihr&Rgenstrahlung 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 Suchprogramimé&fGN in anderen Welledingenbereichen
gegeben hatte (z.B. im UV)Altte es sich um aus rein statistischefien unentdeckte
oder aber um eine neue Spezies von AGN handétmn, die erst durchddtgenemis-

sion ihre Natur als AGN offenbarten.

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

e Kreuzkorrelation RASS-BSG PGC

— RASS-BSC: 18811 Bntgenquellen
— PGC: 73197 optische extragalaktische Quellen
— Kreuzkorrelation: 904 Bntgenquellen mit extragalaktischen Gegaaokén

e Auswahl kompakter Bntgenquellen, Entfernung von Galaxienhaufen
o Uberpiifung bzgl. Vordergrundsternen mit Hilfe dBSS
e Entfernung bekannter AGN mit Hilfe d&ED-Datenbank

e XGAL Sample: 198 unidentifizierte extragalaktische kompakiatgenquellen

Durch eine Kreuzkorrelation der 18 81bRgenquellen des RASS-BSC mitden 73 197
Galaxien degCatalogue of Principal Galaxies* PGedturel et al1989 haben wir ein
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Sample von Galaxien zusammengestellt, die eine RA&8rdte vor> 0.05 cts/s (ent-
sprechend einer @tgenleuchtkraft von 2102 ergs ! in 100 Mpc Abstand) aufwei-
sen. Als optimal hatte sich dabei ein Korrelationsradius vorf’ Hd@iesen. Auf diese
Weise erhielten wir eine Liste von 90%€Rtgenquellen mit optischen extragalaktischen
Gegendicken.

Sodann haben wir uns auf kompaktérfgenquellen beschnkt, wobei auch zahlreiche
raumlich toher aufgabste Rontgenbilder herangezogen wurden, die eigens zu diesem
Zweck mit derHRI-Kamera defRROSATSatelliten aufgenommen wurden ($Faetsch,
Bischoff, et al.(1999). Uber HRI-Beobachtungen und deren Analyse haben wir in
Bischoff & Kollatschny (1994, Bischoff et al.(1999 und Bischoff et al.(1996 be-
richtet.

Kandidaten iir Galaxienhaufen, bei denen diémgenemission haugshlich von aus-
gedehntem heiRem Gas im Haufen stammt, wurden anhanddegdhdaten wie in
Zimmermann et ali2001) beschrieben aussortiert.

Um eine eventuelle Kontamination debigendaten durch Vordergrundsterne auszu-
schlieRen, wurden die entsprechenden Felder mit Hilfe,Bégitized Sky Survey?
(DSS), einer digitalisierten optischen Durchmusterung des gesamten Hinirbets,
pruft.

Schlie3lich wurden bekannte AGN aus dem Sample entfernt. Dazu wurden alle bisher
publizierten Informationefiiber verbliebenen Quellen mit Hilfe dgNASA/IPAC Ex-
tragalactic Databas&{NED) herangezogen. NED ist die aktuellste und valtstigste
Datenbankifiir extragalaktische Quellen und beinhaltet insbesondere auch die Galaxien
des Veron-Kataloges.

Damit haben wir ein Sample von 198 Galaxien erhalten, die einen hobetgéhfluss
zeigen (RASS-Zhlrate> 0.05 cts/s), ohne dass dafein offensichtlicher Grund be-
kannt war. fir viele der Objekte lagen nicht einmal Messungen der Rotverschiebung
vor. Um die genaue Natur dieser Quellen zarkh und den Grund daf, dass sie zuvor
unentdeckt geblieben waren, zu untersuchen, wurden dieseihre Rontgenstrahlung
selektierten Galaxien in einem zweiten Schritt mittels optischer Spektroskopie genauer
analysiert.

Wahrend der optischen Beobachtungen fanden sich etwa zehn Feldquellen, die sowohl
die Selektionskriterien hinsichtlich ihrerdRtgenemission diflten, 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 PublikationenFietsch, Bischoff, et all998 Bischoff et al.1998 1999 veroffent-
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 eridtlige Samplelibernommen, von denen ein
optisches Spektrum mit hinreichender Qulitir die vor allem in den folgenden Kapi-

teln 3 und 6 beschriebenen Analysen gewonnen werden konnte.

Fur die Spektroskopie wurden zahlreiche Beobachtungskampagnen an den Observa-
torien Calar Alto/DSAZ in Spanien (CA), Eurégsche Sdsternwarte/ESO in La Sil-
la/Chile und McDonald Observatorium in Texas/USA (MDO) durckigef. EineUber-
sichtiber die Beobachtungen wird in Tabelel gegeben.

Die VBLG untersuchen wir in parallelen Projekten auch hinsichtlich ihrer Variabilit
(Dietrich, Bischoff & Kollatschnyl993 Erkens et al1995 Zetz| 2004). Daher wurden

fur einen Teil der Objekte mehrere Spektren mit zeitlichen &fd¢n von Monaten bis
Jahren aufgenommeniFdieses Projekt wird das jeweils beste Spektrum benutzt. In Ta-
belle2.1sind nur diejenigen Beobachtungskampagnen aufgéfbei denen taéshlich

hier verwendete Spektren gewonnen wurde.

Die Kampagnen Oktober 1989, Juli 1990, August 1991 und August 1992 dientedr prim
der Spektroskopie von VBLG, diejenigen von November 1996, Juli 1997 und August
1997 der Spektroskopie dagintgenselektierten Galaxien und der Beobachtungsaufent-
halt von Juni 1995 war hauggtshlich fur ein drittes, externes Projekt bestimmt.

Bei einen erheblichen Teil der Beobachtungen waren die Wetterbedingungen nicht pho-
tometrisch. Die spektrale Kalibration wurde dadurch nicht wesentlich eingeddhr

die absolute Flusskalibration hingegen kann Ungenauigkeiten aufweisen. Das ist f
diese Arbeit nicht erheblich, da nahezu ausschlief3lich Flusakri$se verwendet und
diskutiert werden, die von solchen Ungenauigkeiten uaagty sind. Von den aufgelis-
teten Mel3werten sind einzig die gemessenen tthd H3-Flisse in der Tabell8.2im
Anhang von solchen Ungenauigkeiten betroffen. Das Seeing lag in den meidlem F
zwischen ¥ und 2.

Es wurde jeweils ein Langspalt mit einer Breite vdh(Bzw. im November 1996 mit
einer Breite von 15 verwendet. Damit ergaben sich spektrale Asfingen von ty-
pischerweise A bis 10A. In den benutzten Beobachtungsanordnungen entsprach ein
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Tabelle 2.1: Ubersichtiiber 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 deémtgenselektierten Galaxien. Die Observatorien sind

mit CA (DSAZ/Calar Alto), MDO (McDonald Observatorium/Mt. Locke) und
ESO (Europische &dsternwarte/La Silla) abgékzt.

Kampagne Mchte Teleskop Instrument Detektor)\)\[,&]

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. 2.7/mMDO 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 zwischenfind 1.4A. Dies lag in allen
Fallen weit unter der spektralen Agflung der Apparatur und hatte soniit tliese kei-
ne Relevanz.

Die primaren Eigenschaften der verwendeten CCD-Detektoren sind in Tabé&lle
aufgelistet. Bei der Kampagne im Juli 1997 wurde der Detektor LORAL mit ei-
nem ,Binning* von 2x 2 ausgelesen, ansonsten wurde kejBaning“ angewandt.

Zur Flusskalibration wurden folgende spektrophotometrische Standardsterne verwen-
det: BD +284211, BD +332642, EG 274, Feige 24, Feige 110, G191B2B, HD 49798,
HD 798, NGC 7293 (Zentralstern), Wolf 485A{rnshek et al199Q Oke 1990. Die
Gesamtbelichtungszeit der Galaxien wurde in den meisidlariFauf zwei gleich lange
Teilbelichtungen aufgeteilt, in einigerafen wurden aber auch eine einzige oder drei
Teilbelichtungen durchgéhrt.
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Tabelle 2.2:Liste der prinaren Eigenschaften der verwendeten CCD-Detektoren.
Fur Detektor LORAL sind auch die effektiven Parameter angegeben, die bei der
Kampagne im Juli 1997 mit einepBinning” von 2x 2 erreicht wurden; bei allen
anderen Kampagnen wurde keinning* angewandt.

CCD Dimension Pixelgi3e Binning
[Pixel] [um]  []

RCA#11 1024640 15 0.85

GEC#13 115770 225 1.32

TEK#6 1024x1024 24 1.41

LORAL (96 Nov.) 2048<2048 15 0.26
LORAL (97 Juli) 1024<1024 30 052 %2
SiTe#1d 20482048 24 0.53

In Tabelle2.3 ist das vollsindige 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 Datém flie tontgenselektierten Galaxien folgen

mit zusatzlichen, @ir deren Klassifikation wichtigen Parametern, im folgenden Kapitel

in Tabelle3.1

Zwei VBLG-Spektren hatten ein so geringes Signal/Rauschaleris, 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 be@émnkwird je-

weils Juli 1990 als Aufnahmedatum @géft und die Gesamtbelichtungszeit aller ver-
wendeten Spektren angegeben.
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Tabelle 2.3: Liste der VBLG mit den Beobachtungsterminen sowie der Gesamt-
belichtungszeitdyp der verwendeten Spektren. Es ist auch bereits die mittlere
Balmerhalbwertsbreite (FWHM) angegeben, deren Messung erst im Abschnitt
6.1beschrieben wird, da sie ein entscheidendes Kriteriumaie Klassifikation

der VBLG ist. Die hier eingefhrte Nummerierung der Galaxien wird in den
folgenden Datentabellen beibehalten.

Nr. Name Beobachtungs- exb FWHM
termin [min] [kms]
1 1E04124-080 890ct 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 890ct 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 890ct 29. 60 12884
14 4C31.63 92Aug 25. 54 6614
15 4U0241+61 90Jul 18. 183 13516
16 Arpl02B 92Aug 30. 50 14896
17 ESO 141-55 97Jul 3. 10 5761
18 Mknl1152 92Aug 30. 40 12949
19 Mkn304 90Jul 18. 50 11244
20 Mkn380 890ct 30. 120 7041
21 Mkn876 92Aug 27. 50 8400
22 Mkn926 92Aug 26. 45 10855
23 Mkn975 890ct 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 890ct 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- exb FWHM
termin [min.] [kms?Y]
31 PKS0133+207 890ct 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 890ct 30. 105 4399
36 PKS2128-123 890ct 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 adfindige Reduktion der Spektren wurde in standardi-
sierter Weise mit dem SoftwarepakdtDAS" (Munich Image Data Analysis System)
durchgeitihrt. Das Verfahren ist iBischoff (1993 austihrlich beschrieben und wird im
Folgenden nochmals zusammengefasst.

Die mit einem Halbleiterdetektor gemesseri#hlZateC(x,A) setzt sich wie folgt aus
ortsablangigen (x) und welledingenab&ngigen A) Termen zusammen:

C(x,\) = (| (XA)-IE(A)-AE(A) - Apf(A) +Sk3(x,)\)> FF(X)+D(X)+Do(x) (2.1)
mit

C gemesseneahlrate
I absolute Intens#tsverteilung 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 atmosphrische Extinktion

Apf Sensitivifats- oder Apparatefunktion

Sky Nachthimmelsintensit

FF ,Flatfield“: kleinfhumige Sensitivitsunterschiede und Vignettierung
D Dunkelstrom,Dark*

Do Grundspannung (BIAS) .

BIAS und Dunkelstrom

Der BIAS, der auf einer aus technischenu@den shindig am Detektor anliegen-

den Grundspannung beruht, wurde mit Hilfe der eigendidadgistrierten BIAS-
Aufnahmen subtrahiert. Aus diesen Aufnahmen wurde auch das Ausleserauschen als
Standardabweichung deéHlrate bestimmt. Bei geschlossenem Kameraverschluss auf-
genommene sogDarks* dienten der Bestimmung des belichtungsze#algigen Dun-
kelstroms. Er wariir die in dieser Arbeit verwendeten, relativ kurzen Belichtungszeiten
immer weit unter dem Ausleserauschen und so gering, dass er nicht weitek&eh-

tigt werden musste.

» Flatfield"

Mittels sogenanntejFlatfields, homogen ausgeleuchteter Aufnahmen, wurden sowohl
kleinraumige Sensitivéitsunterschiede einzelner Detektorelemep®xgl“) wie auch

die vorwiegend auf Vignettierung zickzuiihrenden grof3skaligen Sensitatgunter-
schiede in deraumlichen DimensionHorne1986 des Detektors korrigiert.

Nachthimmel

»,Cosmics”, lokal erbhte Zhlraten durch energiereiche Partikel z.B. aus der kosmi-
schen Hhenstrahlung 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 dermlichen Dimension des Detektors an
objektfreie Bereiche links und rechts der Galaxien interpoliert und anschlie3end subtra-
hiert.
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Extraktion

Aus der zweidimensionalen Registrierung wurden eindimensionale Spektren ausgele-
sen, indem i.d.R. ein Bereich volf 3ymmetrisch um das Zentrum des beobachteten
Objektes (Pixel mit der maximaleraBlrate) aumlich zusammengefasst wurde.

Wellenlangenkalibration

Zur Wellenkngenkalibration wurden &hrend der Beobachtungen Eichspektren von
Vergleichslampen, in den meisteallen Helium-Argon-Lampen, aufgenommen. Die in
den Eichspektren identifizierten Spektrallinien wurden mit einem Polynom angepasst,
womit wiederum die Welle@ingenskala der Objektspektren kalibriert wurde.

Extinktion

Die sog. Luftmasse,Airmass”) wurde nactHardie (1962 berechnet und die atmo-
spharische Extinktion anschlieRend mit Hilfe der Extinktionskurve von La Silla/Chile
(ESO Users Manudl983 und der berechneten Airmass korrigiert. Die interstellare Ex-
tinktion wurde mit der Extinktionskurve voiavage & Mathig1979 korrigiert, wobei

der FarbexzelR g\ nachBurstein & Heileg(1982 1984 bestimmt wurde.

Sensitivitatsfunktion

Mit beobachteten Spektren der Standardsterne BD428L, BD +332642, 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 Sens#igt bzw. Apparatefunktionen berechnet
und damit die Flusskalibration der Objektspektren durchige:f

Fur dieses Projekt sind etliche Reduktions- und Auswertungs-Programme innerhalb der
MIDAS Umgebung programmiert worden. Die wichtigsten, wie ziBblend.prgund
detz.prg werden an den entsprechenden Stellen in dieser Arbedtreriwuind edutert.
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Kapitel 3

Optische Spektroskopie &
Klassifikation

Wahrend die VBLG als ein sehr spezieller Typ Aktiver Galaxien selektiert wurden und
somit diesbeiaglich keine Zweifel herrschten, konnte bei déntgenselektierten Gala-
xien nur vermutet werden, dass es sich um AGN handelt. Diadhlishe Natur dieser
Quellen wurde mittels optischer Spektroskopie ekl

In diesem Kapitel wird das genaue Selektionsverfahren beschriebechainvird eine
detaillierte Linienprofilanalyse der optischen Spektren vorgenommen, mit deren Ergeb-
nissen dann die Klassifikation der Galaxien erfolgt. AnschlielRend 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 sicHidhaus meh-
reren, unterschiedlich breiten Komponenten zusammen, die im Falle wonddh

von den schmalen Linien [NJA6548 6584, bei sehr breiten &tProfilen auch von
[SNnJA6717,6731 und [Q]A63006364 und im Falle von B von [O111]A4959 5007
uberlagert sein@nnen.

Aus diesem Grunde wurden alle Messungen durch Anpassung von Gaul3kurven, die den
0.g. Linienkomponenten entsprechen, an die gesamten Linienkomplexe diitatigef

Die Gaul3funktion hat gegéber anderen Funktionen den Vorteil, dass sie mit nur drei
Parametern beschrieben werden kann und erfahrungdgjgate Ergebnisse bei der An-
passung von Spektrallinien erzielt werden. Dieses Verfahren ligfedllie Komponen-

ten die zentrale Welleadhge, die Halbwertsbreite und den integrierten Fluss. Neben
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der Entfaltungiberlagerter Linienprofilkomponenten hat dies den weiteren Vorteil, dass
auch bei einfach strukturierten Linien stets das gesamte Profil zur Messung benutzt wird.
Das fihrt gegeiiber einer direkten Messung insbesondere bei Objekten mit geringem
Signal/Rausch-Ve#ltnis zu robusteren Ergebnissen.

Konkret wurde wie folgt vorgegangen: Zuerst wurdém jeden Linienkomplex eine
lineare Interpolation des Kontinuums und Anfangsweiie die direkt erkennbaren
Linienkomponenten vorgegeben und daraus ein Fit errechnet. Zeigte sich dann, dass ei-
ne weitere Linienkomponentétig ist, um das Gesamtprofil aduat anzupassen, wurde

eine solche hinzugagt. Auf diese Weise musst@tifig nach dem ersten Fit sofort eine
breitere Hx- bzw. H3-Komponente hinzugenommen werden. In selteréieR musste

dieser Schritt ein zweites Mal wiederholt werden.

Nur in einigen Ausnahmaéflen lief3 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 anschlieRend das Residuum mit einer weiteren Kompo-
nente angepasst. Auch dieser Schritt musste gegebenenfalls iteriert werden.

Der eigentliche Fit wurde mit deMIDAS-Kommando DEBLEND/LINE aus dem Con-

text SPEC errechnet. Dazu wurde als Umgebung die Proceldnend.prggeschrie-

ben, die Spektrum und Fits so darstellt, dass die atalgr Fits sofort beurteilt werden
kann. AuRerdem archiviert sie die einzelnen Fits und das Gesamtergebnis, schreibt alle
Fit-Parameter in automatisch weiterzuverarbeitende Tabellen iigtdehtsprechende
Deskriptoren in das bearbeitete Spektrum ein.

Ein typisches Beispiellir einen Fit ist in Abbildung3.1 zu sehen, welche dendH
Komplex der VBLG PKS 2349-01 mitsamt der angepassten Linienkomponenten zeigt.
Die Berechnung und die Erstellung der Abbildung wurdedeiblend.prglurchgeiihrt.

Der Gesamitfit besteht aus vier schmalen Komponenten der LirdefNHI1]A6584 und
[S1JA6717 6731 sowie einer breiten und einer sehr breitenkbmponente. Mit sechs
solcher Linienkomponenten konntdir fviele Objekte sehr gute Ergebnisse erzielt wer-
den. Die zweite [N1]A6548-Linie ist zwar im Spektrum angedeutet, in der Intésit
aber zu schwach um aduat angepasst werden zonken — dieses traf auch auf die
meisten anderen Objekte zu.

Alle Messergebnisse der Linienprofilanalyse sind in Tab&lan diesem Kapitel und
in Tabelle8.2im Anhang aufgelistet.

3.2 Klassifikation der Galaxien-Aktivit at

In diesem Abschnitt wird das Schema beschrieben, nach dem die Klassifikation der
Galaxien hinsichtlich ihres Aktivitts-Typs durchgéhrt wurde. Dieses betrifft nur die
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Abbildung 3.1: Die hier gezeigte Anpassung des rotverschobenen H
Komplexes der VBLG PKS 2349-01 ist ein typisches Beispigl die in die-

sem Abschnitt beschriebene Linienprofilanalyse. Der Gesamtfit besteht aus vier
schmalen Komponenten der LinieraH[N 11]A6584 und [S1]A6717,6731 sowie

einer breiten und einer sehr breitem#omponente. Die Linie [NI]A6548 ist

zwar im Spektrum angedeutet, in der Inteasdéber zu schwach um sinnvoll an-
gepasst werden zwknen. Das Kontinuum wurde linear interpoliert.

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

Fundamentale AGN-Typen, diaifdas Gesamtvegmdnis Aktiver Galaxien und insbe-
sondere dasUnified Model* besonders wichtig sind, wurden bereits in Kapitdie-
sprochen und definiert. Einige tauchen im folgenden Klassifikationsschema wieder auf.
Hinzu kommen weitere Typen bzw. Untertypen, denen in unserem Sample Bedeutung
zukommit.

Zunachst wurde die Existenz von breiten Emissionslinien im Spektroenpiift. War
diese nicht sofort ersichtlich, so wurde sie mit der im vorherigen Abschditieschrie-
benen Linienprofilanalyse gedt. Objekte mit breiten Emissionslinien bzw. Emissions-
linienkomponenten sind Typ-1 AGN, daher geén auch die VBLG zu den Typ-1 AGN.
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e Seyfert-1

Die urspiingliche Bezeichnungif 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 didJbergangstypen Seyfert-1.5, Seyfert-1.8 und
Seyfert-1.9 umfasst, die im Folgenden noch abgegrenzt werden.

e QSO

QSO und Seyfert-1 Galaxien sind anhand ihrer Spektren nicht zu unterscheiden;
aus historischen @nden werden die entfernteren, leuchfkigeren Objekte als

QSO bezeichnet, die entsprechenden Quellen im nahen Universum hingegen als
Seyfert-1, wobei es verschiedene Atme zur Abgrenzung gibt (z.B2eterson
(1988, Véron-Cetty & \eron (2007). Nur das Objekt RX J023454.8-293425
wird hier als QSO gefhrt, weil es mit einer Rotverschiebung von z=0.69 alle an-
deren bntgenselektierten Galaxien, die Rotverschiebungef.2 aufweisen, bei
weitemuberragt (s. auch Abbildung 3). Damit einhergehend wurden bei diesem
Objekt auch andere Emissionslinien (My2798 statt Balmerlinien) gemessen.

e NLS1

Narrow-Line Seyfert-1 Galaxien sind eine spezielle Unterklasse der Seyfert-1 Ga-
laxien, heutzutage aber als eigemstiger 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 kms?). Haufig zeigen NLS1 Galaxien auch feEmission (z.B. in

den Multipletts bei 4578, 5190A und 53004) sowie Emission hochionisierter
Linien wie [Fevii] A6087 und [Fe<] A6375 Osterbrock & Poggd 985 Good-

rich 1989.

e 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 k&)swas erst-
mals vonKhachikian & Weedmar1971) festgestellt wurde. Die physikalischen
Ursachen dieses rein @homenologischen Unterschiedes g&rder @ngigen
Modellvorstellungen wurden in Abschnitt3 bereits diskutiert.

e Seyfert-1.5,-1.8,-1.9

Weiterhin haOsterbrock1977) Ubergangstypen zwischen Seyfert-1 und Seyfert-
2 eingetfihrt, die in den erlaubten Linien sowohl breite als auch schmale Kom-
ponenten zeigen. Der detaillierteren Definition vOsterbrock(1989 folgend
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werden Seyfert-Galaxien, die incdHund H3 breite und schmale Komponenten
ahnlicher Sarke zeigen, mit Seyfert-1.5 bezeichnet. Werm tthd H3 im Ver-

gleich zur schmalen Komponente nur sehr schwache breite Komponenten haben,
werden sie Seyfert-1.8 genannt, wenn nur, Hicht jedoch HB 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 Linienkomponenteraifig 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 FWHN)I# 6470 kms! und
FWHM(HPB) = 8710 kms?. Diese breiten Linienkomponenten weisen Asym-
metrien auf, wie sie auchif 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 stammit.

Die Spektren aller Galaxien des Samples sind im Anhang (s. Abbilduhdemd
8.2) bzw. inPietsch, Bischoff, et a(1998 abgebildet.

LINER

Niedrig ionisierte EmissionsliniengalaxiepLow lonization Nuclear Emission-

line Region* LINER,Heckman(1980) kann man in etwa 30% aller hellen Gala-
xien finden Ho, Filippenko & Sargen19973. Auch wenn diese Objekte durch
unterschiedliche Anregungsmechanismen dominiert werden (sF#igpenko
(1996), so ist doch inzwischen gezeigt worden, dass zumindest ein signifikanter
Anteil dieser Gruppe einen schwachen Aktiven Kern ahtfHo et al.19971.
LINER werden gelegentlich auch als Seyfert-3 Galaxien bezeichnet.

H 11-Galaxien

Starburst- oder H-Galaxien zeigen wie Seyfert-Galaxien auch Emissionslini-
en. Diese werden jedoch nicht wie bei letzteren durch einen Aktiven Kern ange-
regt, sondern allein durch Sternentstehungsastar ( Starbursts). Diese unter-
schiedlichen Anregungsmechanismen haben signifikant unterschiedliche Linien-
spektren zur Folge(sterbrock1989.

Anders als Seyfert-1 Galaxien und auch tlbergangstypen Seyfert-1.5, -1.8, -1.9
sind Seyfert-2, LINER und H-Galaxien nicht unmittelbar zu unterschieden, da ihre
Linienbreiten alle im gleichen Bereich von ca. 500 kmh $WHM liegen. Die opti-

schen Spektren all dieser Objekte werden in der Regel gleichermalRen von Wasserstoff-,
Sauerstoff- und Stickstofflinien dominiert. Wegen der unterschiedlichen Art der Anre-
gung der linienemittierenden Regionedrken die genannten Typen jedoch anhand der
relativen Sarken der einzelnen Linien identifiziert werden.
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Abbildung 3.2: Diagramm diagnostischer Emissionslinien-\&thisse zur Klas-
sifikation der Galaxien-Aktivat nachBaldwin, Phillips & Terlevich(1981). Die
gepunkteten Linien geben empirisch gefundene Abgrenzungen zwischen Seyfert-,
LINER- und Hii-Galaxien wieder. Naturgeaf® sind in dieser Graphik nur diejeni-

gen Objekte des XGAL-Teilsamples enthaltdir,die schmale Linienkomponen-

ten der entsprechenden vier Emissionslinien gemessen werden konnten — das war
fur 47 Galaxien der Fall. Bei einem arlditen Ordinatenwert von 0.1 sind Zis-

lich Objekte eingetrageniif die [N11]A6584/Hx, nicht jedoch [Q11]A5007/H3
bestimmt werden konnte — das war tveitere 18 Galaxien der Fall. Bis auf zwei
Ausnahmen kanriif diese ausgeschlossen werden, dass es sichinGalaxien
handelt. Drei anhand breiter Linienkomponenten identifizierte Seyfert-Galaxien
liegen im Hii-Bereich. Die in der Legende dieser Abbildung éarké Zeichen-
kodierung der einzelnen Galaxien-Typen wird auch iatspen Abbildungen ver-
wendet werden.

Baldwin, Phillips & Terlevich(1981) haben erstmals Diagramme diagnostischer Emis-
sionslinienverBltnisse zur Klassifikation der Galaxien-Akt#&itbenutzt, die heute noch
nach den Autoren Baldwin- oder auch BPT-Diagramme genannt werden. Abbid2ing
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zeigt ein solches Diagramniiif das hier vorliegende Sample. Anhand der Yriisse

der diagnostischen EmissionslinieraHind [N11]A6584 sowie Hb und [O111]A5007

kann zwischen Seyfert-, LINER- und Starburst-Galaxieni [Hinterschieden werden.

Die eingezeichneten gepunkteten Linien geben empirisch gefundene Abgrenzungen
zwischen diesen drei Galaxien-Typen wieder. Eine aktuelle Zusammenfassung spek-
troskopischer Liniendiagnostik findet sich bé&illeux (2001).

Der Vergleich von Linienintensiten ist ndirlich nur sinnvoll, sofern diese Linien

im gleichen Raumgebiet entstehen, also in der so genannten Narrow-Line Region
(NLR). Daher sind naturgeafd in Abbildung3.2 nur diejenigen Objekte des XGAL-
Teilsamples enthalteniif 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 Scheém&éeyfert-1 Galaxien un-
genauer alsiir Seyfert-2 Galaxien, da breite Balmerlinienkomponenten die Messung
der schmalen Komponenten erschweren.

Insgesamt konnten Uf 47 Objekte sowohl die verbotenen Emissionslinien

[N 11JA6584 und [Q11]A5007 als auch schmale Linienkomponenten der Balmerlinien
Ha und H3 gemessen werden. Der bei weitendfgre Teil der Galaxien kann mit Hilfe
dieses Diagramms sofort den Seyfert-Galaxien zugerechnet werden; unter den Objek-
ten, fur die alle vier genannten Emissionslinien gemessen werden konnten, liegen nur
sechs nicht im Bereich der Seyfert-Galaxien.

Drei dieser Galaxien liegen im Bereich deriiHObjekte, obwohl sie als Seyfert-
Galaxien klassifiziert wurden: CGCG 196-064, CGCG 425-034 und Mkn 863 (in die-
ser Reihenfolge mit zunehmendem \éithis [N11]A6584/Hx). Alle drei Quellen ha-

ben eindeutig breite Balmerlininenkomponenten und sind daher zweifelsfrei Seyfert-
Galaxien. Andererseits sind die schmalen Balmerlininenkomponenten @hgkeh

stark und f@ihren dazu, dass die Galaxien im Baldwin-Diagramm im Bereich der H
Objekte liegen.

Bei CGCG 196-064 sind die Linienprofile vonaHund H3 insgesamt relativ schmal

und spektral nicht sehr gut aufget; dies @ihrt bei der Entfaltung der einzelnen Li-

nien zu ldheren Ungenauigkeiten und kann eine Ursadhedfe Lage im Baldwin-
Diagramm sein. Dasselbe giliff Mkn 863 beiglich Ha. Eine andere Fehlerquelle im

Fall von CGCG 196-064 ist das deutlich unterdurchschnittliche Signal/Rauschiverh

nis des Spektrums. Mkn 863 hingegen liegt sehr nahe an der Grenze zum Seyfert-Gebiet
(Spektren s. Anhang).

Wichtig fur zahlreiche weitere Abbildungen in allen folgenden Kapiteln ist die in der
Legende der Abbildung@.2 erklarte 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.

Fa
w

T

|

gefullte blaue Kreise als Symbolif VBLG sowie offene hellblaue Rauten als Symbol
fur BL Lac Objekte.

o LLAGN

Fur 18 Galaxien konnte zwar das Vaimis [N11]A6584/Hx, nicht jedoch

[O 1 ]A5007/H3 gemessen werden. Diese Objekte sind bei einem Ordinatenwert
[O 1 ]A5007/H3 = 0.1 in Abbildung3.2 eingezeichnet. Einige dieser Galaxien
sind aufgrund breiter Balmerlinien eindeutig Seyfert-Galaxigai. Zwei Objek-

te (MCG 5-34-53 und AM 2354-304) konnten Obergrenz@n® 111 ]A5007/H3
abgeschtzt werden, aus denen folgt, dass es sich um®bjekte handelt. &

zwei weitere Objekte (PMN J0100-1517 und MCG -01-33-054) konnte zwar
[O 11]A5007, nicht jedoch B detektiert werden; daraus wurde eine Untergren-
ze von [O1]A5007/H3> 10 abgeschtzt, so dass es sich hierbei um Seyfert-2
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Galaxien handelt. Digibrigen lbnnten formal (schwache) Seyfert-2 Galaxien
oder LINER sein.

AulRerdem gibt es noch drei Galaxieir flie nur eine schwache Emission iatH
gemessen werden konnte und die daher in Abbildugicht eingezeichnet sind,;
auch diese Quellendkinen Seyfert-2 Galaxien oder LINER sein, zeigen aber in
jedem Fall nur eine minimale Aktiat.

Aufgrund der geringen Leuchtkraft des Aktiven Kerns werden diese Quellen als
~low-luminosity AGN" (LLAGN) bezeichnetklo, Filippenko & Sargent9973.

e Inaktive

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

e 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 Jeifif das strukturlose Spektrum verantwortlich ist.

Abbildung 3.3 zeigt typische Beispieldif Spektren verschiedener Galaxientypen. Bei
der NLS1 Galaxie ESO 407-017 oben links ist gut zu sehen, dass die Balmerlimien H
und H3 nur wenig breiter als die verbotenen Linienlj[dA4959 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 h Bie Seyfert-1.9 Galaxie UGC
12040 unten links hat eine schwache breite-Kbmponente, jedoch keine breite3H
Komponente. Der LLAGN NGC 70 unten rechts schlie3lich zeigt fast nur schwache
[N 11]A6584-Emission und ansonsten ein galaktisches Absorptionslinienspektrum.

Ferner sind Beispieleif VBLG-Spektren (Abbildunge.1 und 3.1 in den vorheri-
gen Abschnitten) undif ein Spektrum einer nicht aktiven Galaxie (Abbildui§ im
uberrachsten Abschnitt) abgebildet.

Die Ergebnisse dieses Klassifikationsschemas sind zusammen mit den Beobachtungs-
daten und den Linienvedfitnissen des Baldwin-Diagramms [NA6584/Hx und
[O 1 ]A5007/H3 in Tabelle3.1 aufgelistet.
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Tabelle 3.1: Identifikationen defintgenselektierten Galaxien XGAL géfddes

in diesem Kapitel beschriebenen Klassifikationsschemas. Die Beobachtungster-
mine und Belichtungszeitegy, der Spektren sowie die diagnostischen Linien-
verhaltnisse des Baldwin-Diagramms (s. AbbilduBg) sind ebenfalls aufge-
listet. Die hier eingaihrte Nummerierung der Quellen wird wie auch bei den
VBLG durchgangig beibehalten.

Nr. Name Beob.- &p/ [NU] [Om] Typ
termin min.  Hix HB
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 RXJ011232.8-320140 96Nov 3. 15 BL Lac
49 RXJ023454.8-293425  96Nov 4. 50 QSO
50 AM 2354-304 E 97Jul 5. 20 Syl
51 CGCG 015-026 97Jul 5. 30 213 1986 Syl
52 CGCG 049-106 97Jul 6. 20 164 1443 Syl
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 104-1G041A 97Jul 2. 20 Syl
56 ESO 113- G010 96Nov 2. 15 140 530 Syl
57 ESO 15-1G 011 96Nov 4. 30 0.70 5.40 Syl
58 ESO 209- G 012 96Nov 5. 20 160 8.60 Syl
59 ESO 244- G017 96Nov 4. 15 150 7.10 Syl
60 ESO 328-36 S 97Jul 2. 20 1.93 Syl
61 ESO 416- G 002 96Nov 4. 25 260 2210 Syl
62 ESO 490-I1G 026 96Nov 4. 15 140 16.40 Syl
63 ESO511-30 97Jul 2. 10 271 2422 Syl
64 ESO 548- G 081 96Nov 5. 25 7.90 Syl
65 ESO 552- G 039 96Nov 4. 25 160 18.40 Syl
66 ESO 602- G 031 96Nov 2. 30 130 10.10 sSy1
67 Fairall 969 97Jul 2. 60 316 7.22 Syl
68 HCG 4a 96Nov 4. 15 170 820 Syl
69 IC 5287 96Nov 4. 30 4.80 Syl
70 IRAS F20315-3047 97Jul 4. 30 121 6.02 Syl
71 KUG 0128+328 97Aug31l. 15 2.05 54.28 Syl
72 KUG 1618+410 97Aug21. 20 0.27 1464 Syl
73 MCG -01-13-025 96Nov 5. 20 090 290 Sy1
74 MCG -02-12-050 96Nov 2. 30 110 38.10 Sy1
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Nr. Name Beob.- &p/ [NU] [Om] Typ
termin min.  Hx HB
75 MCG -02-14-009 96Nov 2. 15 090 8,60 Syl
76 MCG -02-59-006 96Nov 5. 15 1.30 Syl
77 MCG 1-59-85 X884 97Jul 3. 25 Syl
78 MCG 3-47-2 97Aug 29. 29 1.02 438 Syl
79 NGC 1218 96Nov 2. 25 21.50 Syl
80 NGC 427 96Nov 3. 45 1.80 Syl
81 PMN J0623-6436 96Nov 2. 20 Syl
82 VIl Zw 36 96Nov 3. 15 090 13.40 Syi1
83 CGCG 374-029 97Jul 3. 20 162 36.07 NLS1
84 CGCG 493-004 97Aug30. 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 97Aug31. 20 0.27 16.16 NLS1
88 NGC 7158 96Nov 4. 15 0.90 10.90 NLS1
89 CGCG 163-074 97Aug31l. 20 0.68 8.64 Sylbs
90 CGCG 196-064 97Aug 1. 20 0.25 125 Syls
91 CGCG 425-034 97Jul 5. 40 044 160 Sylbs
92 CGCG 493-002 97Aug30. 20 0.69 4.84 Sylb5
93 ESO 381-7 97Jul 3. 20 098 9.85 Sylbs
94 MCG 6-38-5 97Aug31l. 20 096 6.72 Sylb5
95 MRK 863 97Jul 5. 10 050 194 Syls
96 NPM1G-16.0443 97Jul 3. 20 080 524 Syls
97 CGCG 022-021 97Jul 2. 20 098 3.90 Syls
98 MCG -01-30-041 97Jul 5. 20 0.64 3.00 Syls8
99 CGCG 023-021 97Jul 3. 30 3.07 Sy1.9
100 CGCG 21-63 97Jul 3. 30 130 4.64 Sylo9
101 CGCG 399-005 97Jul 2. 20 277 1261 Syl9
102 PKS0018-19 97Jul 6. 35 154 2522 Sylo9
103 PKS 2331-24 97Jul 5. 30 6.86 Syl.9
104 UGC 12040 97Aug29. 30 2.85 Sy1.9
105 UGC 12282 97Aug31. 20 3.75 16.85 Syl.9
106 ESO 409-3 97Jul 2. 20 127 452 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. 30 180 8.70 Sy2
110 PMN J0100-1517 97Jul 5. 10 247 Sy2
111 UGC 3134 96Nov 5. 15 080 4.00 Sy2

43



3. OPTISCHESPEKTROSKOPIE& K LASSIFIKATION

Nr. Name Beob.- &p/ [NU] [Om] Typ
termin min. Hx Hp
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 ESO45-11 97Jul 2. 30 LLAGN
117 1C 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 NGC71 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. 20 181 LLAGN
129 ESO 122-1G 016 96Nov 5. 20 LINER
130 ESO15-1G011b 96Nov 4. 15 0.90 1.40 LINER
131 NGC 1217 96Nov 2. 10 LINER
132 ESO 267-13 97Jul 6. 20 053 144 HI
133 MCG 5-34-53 97Aug 1. 10 0.52 HIl
134 MCG 7-37-18 comp. 97Aug29. 15 0.29 0.89 HI
135 CGCG 043-056 97Jul 6. 10 inaktiv
136 ESO 120- G 023 96Nov 5. 10 inaktiv
137 ESO122-1G016b 96Nov 5. 20 inaktiv
138 ESO 184- 68 97Jul 2. 10 inaktiv
139 ESO 290- 3NE 97Jul 5. 20 inaktiv
140 ESO 350- 15 97Jul 6. 10 inaktiv
141 ESO 600- 14 97Jul 3. 10 inaktiv
142 1C 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 NGC57 97Aug 31. 10 inaktiv
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Nr. Name Beob.- &p/ [NU] [Om] Typ
termin min.  Hx HB

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 Linienveréltnisse
[O1]A6300/Hx und [SI1]A6717,6731/Hx aufgelistet, wobei bei letzteren die
Summe der Rlsse der beiden Schwefellinien gemessen wurde. Da diese Linien
I.d.R. schvicher sind als [M]A6584, konnten sie bei weniger Objekten als
[N 11]A6584/Hx bestimmt werden und sind zudem auch weniger genau. Anders
als in Tabelle3.1 sind hier nur diejenigen Galaxien aufgéft, fur die mindes-
tens eines der Linienve@ltnisse gemessen werden konnte.

Nr. Name [O]A6300 [S1]A6717,6731 Typ
Ha Ha
50 AM 2354-304 E 0.24 Syl
51 CGCG 015-026 2.40 Syl
52 CGCG 049-106 0.20 1.48 Syl
54 ESO 080- G 005 0.10 0.30 Syl
56 ESO 113- G010 0.10 0.40 Syl
57 ESO 15-1G 011 0.10 0.50 Syl
58 ESO 209- G012 0.20 0.80 Syl
59 ESO 244- G017 0.20 0.30 Syl
61 ESO 416- G002 0.60 1.00 Syl
62 ESO 490-1G 026 0.30 0.90 Syl
63 ESO511-30 1.15 Syl
64 ESO 548- G 081 0.50 1.70 Syl
65 ESO 552- G039 0.70 1.20 Syl
66 ESO 602- G 031 0.10 0.40 Syl
67 Fairall 969 0.38 1.21 Syl
68 HCG 4a 0.20 0.70 Syl
69 IC 5287 1.80 Syl
70 IRAS F20315-3047 0.26 0.65 Syl
71 KUG 0128+328 0.91 0.95 Syl
72 KUG 1618+410 0.06 0.31 Syl
73 MCG -01-13-025 0.40 0.30 Syl
74 MCG -02-12-050 0.50 1.10 Syl
75 MCG -02-14-009 0.20 Syl
76 MCG -02-59-006 0.10 Syl
78 MCG 3-47-2 0.40 Syl
79 NGC 1218 9.50 Syl
80 NGC 427 0.80 1.10 Syl
82 VIl Zw 36 0.20 0.50 Syl
83 CGCG 374-029 2.42 NLS1
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Nr. Name [OI]A6300 [SN1]A6717,6731 Typ
Ha Ha
84 CGCG 493-004 0.01 0.09 NLS1
86 IlIZW 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 Syl.5
90 CGCG 196-064 0.16 Syl.5
91 CGCG 425-034 0.03 0.22 Syl1l.5
92 CGCG 493-002 0.08 0.34 Syl.5
93 ESO 381-7 0.15 0.59 Sy1.5
94 MCG 6-38-5 0.11 0.27 Syl.5
95 MRK 863 0.14 Syl.5
96 NPM1G-16.0443 0.43 Syl.5
97 CGCG 022-021 0.07 0.21 Syl1.8
98 MCG -01-30-041 0.05 0.33 Syl.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 Syl1.9
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 JO0100-1517 0.30 1.30 Sy2
111 UGC 3134 0.10 0.40 Sy2
114 ESO 254- G 017 1.20 LLAGN
117 1C 1867 0.80 LLAGN
130 ESO15-1G011b 0.20 0.60 LINER
132 ESO 267-13 0.20 HIl
133 MCG 5-34-53 0.48 HIl
134 MCG 7-37-18 comp. 0.08 0.44 HIl
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3.3 Haufigkeitsverteilung der AGN-Typen

Im Folgenden soll auf die &lfigkeitsverteilung der verschiedenen AGN-Typen ein-
gegangen werden, die sich aus dem im vorherigen Abschnitt beschriebenen Klassifi-
kationsschema ergibt. Dieseatffigkeiten sind in Tabell8.3 sowohl absolut als auch
relativ aufgelistet.

Zunachst sind in der linken Spalte alle bisher betrachteten AGN-Typen mit ihren jeweili-
gen Haufigkeiten einzeln aufg@hrt. Es &llt 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
aulRerdem gewisse Typen sehr eng miteinander verwandt sind, wurden sie wie folgt zu
Gruppen zusammengefasst und in der mittleren Spalte der T@b@Hdefgefihrt.

QSO, Seyfert-1 und NLS1 Galaxien ggkn 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 dreUbergangstypen Seyfert-1.5, Seyfert-1.8 und Seyfert-1.9, die sich
durch das Verdltnis von schmaler zu breiter Linienkomponente vam tthd H3 un-
terscheiden, wurden zu einer weiteren Gruppe zusammengefasst. Und letztlich wurden
auch Seyfert-2, LLAGN und LINER-Galaxien in einer Gruppe igatelt — wie oben
bereits beschrieben, konnten die LLAGN, die anteéfig 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 diellH und die inaktiven Galaxien, bei
denen es sich nicht um AGN handelt.

Um diese Hufigkeitsverteilung der verschiedenen AGN-Typen besser zu illustrieren,
wurde sie in Abbildung.4in Form eines Balkendiagramms graphisch dargestellt. Die
primaren, breiten Balken bezeichnen BL Lac (0), VBLG (0.5), Seyfert-1 bzw. Typ1l-
AGN (1), Seyfert-1.5, -1.8 und -1.9 (1.5), Seyfert-2 (2), LLAGN (2.5) LINER bzw.
Seyfert-3 (3), HI (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 digibliche Sequenz Seyfert-1, Seyfert-2, Seyfert-3/LINER an und soll
diese zuachst rein formell erweitern.

Auch in Abbildung3.4ist der Balken@ir Typ-1 AGN/Sy-1 nochmals unterteilt in QSO,
Seyfert-1 und NLS1 sowie derjenigarfdie Ubergangstypen Seyfert-1.5...1.9 in die
drei einzelnen Typen.

Zusammenfassend kann festgehalten werden, dass das Gesamtsample abi3esien gr
Gruppen Aktiver Galaxien besteht: den eigens selektierten VBLG, den Typ-1 AGN,
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Tabelle 3.3:Ubersichtiiber die absoluten und prozentualeaufigkeiten der ein-
zelnen AGN-Typen. In der ersten Spalte ist déufigkeit jedes AGN-Typs aufge-
schlisselt, 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
zwangshufig exakt 100%.

Typ Haufigkeit | Gruppe Haufigkeit | Klasse Haufigkeit
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%
Syl 33 21% Typ-1AGN 40 26%
NLS1 6 4%
Syl.5 8 5%
Typ-1,2
Sy1.8 2 1% SyL5..19 17 11% g% 3 83 54%
Sy1.9 7 5%
Sy2 6 4%
LLAGN 17 11% fﬁg‘:\INER/ 26 17%
LINER 3 2%
Hi 3 2% | Hu 3 2% | Hi 3 2%
inaktiv 20 13%]| inaktiv 20 13%| inaktiv 20 13%
154 154 154

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

Neben den Hi-Galaxien gibt es aul3erdem noch inaktive Galaxien, von denen sich 20
unter den insgesamt 110ntgenselektierten Galaxien befinden. Das bedeutet anderer-
seits, dass 79% aller selektierten Quellen neue, d.h. zuvor nicht bekannte AGN sind.
Damit hat sich das Selektionsverfahrenalfierst effizient zum Auffinden neuer AGN
gezeigt, unsere Suchstrategie war somit sehr erfolgreich.
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Abbildung 3.4: Haufigkeitsverteilung der Galaxien-Typdir das Gesamtsample
(154 Quellen, s. Tabelld.3). Die Typ-1 AGN sind nochmals in QSO, Seyfert-1
und NLS1, dieUbergangstypen Seyfert-1.5...1.9 in Sy-1.5, Sy-1.8 und Sy-1.9
aufgeschiisselt, d.h. die Summe der Galaxien der jeweils drei Untertypen ent-
spricht der Anzahl der Objekte in débergeordneten 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 XGAIr alle tontgenselektierten Galaxien verwendet.
Im Folgenden werden zaglich die Kirzel XAGN fur alle Bontgenselektierten AGN
(also XGAL ohne Hi- und inaktive Galaxien) sowie XAGN-1if alle dntgenselektier-

ten Typ-1 XAGN verwendet, so dass zur detaillierten Betrachtung des XGAL-Samples
diese beiden Untergruppen zur \agiing stehen. Das Teilsample VBLG bleibt davon
natirlich unbeiihrt.

Fur die Aktiven Galaxien wurde die Rotverschiebung anhand der Emissionslinien ge-
messen. &r Quellen mit schmalen Linien wurden diege tlie Analyse verwendet, da

ihre zentralen Welledngen 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 zuatzlich durch die Kinematik aufgrund des grof3en 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. Diérksten galaktischen Absorptionen
sind das G-Band bei4304, Mg A5175 und NaD A5892, die starken Absorp-
tionen jenseits von 6508 entstammen der Erdatmosie.

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

Die Zentralwellerdngen\ der Emissionslinien wurden wie in Abschnitl beschrie-
ben im Rahmen der Linienprofilanalyse gemessen. Sodann wiirdede Linie die
Rotverschiebung

A
z=—-1 3.1
» (3.0)
berechnet, wobelg die Laborwellerdinge 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.

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

Abbildung 3.5 zeigt als Beispiel das Spektrum der Galaxie MCG +07-37-018, das von
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der urspiinglichen Rotverschiebung von z=0.051 ins Ruhesystem transformiert wurde.
Charakteristisch sind insbesondere die starken Absorptionen des G-Bandd4S®&i

von Mg1 A5175 und Na D A5892. Die starken Absorptionen jenseits von 6306ind
atmosphrischer Natur (A- und B-Band Absorption) und daher keine Eigenschaft der
Galaxie.

Zunachst wurde nun ein Absorptionslinienspektrum mit hohem Signal/Rauscidiferh

nis ausgewhlt, bei dem die Rotverschiebung aus mehreren Linien mit sehr \gbtar
einstimmung gemessen werden konnte. Dieses Spektrum wurde ins Ruhesystem (z=0)
transformiert und bildet fortan das Referenzspektrum. AnschlielRend wurde die Rotver-
schiebung aller anderen Spektren durch Verschiebung und Vergleich mit Hilfe einer
Kreuzkorrelation bestimmit.

Dieses Verfahren ist insbesondere bei Spektren mit niedrigerem Signal/Rausékt-Verh

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 Durchiihrung dieser Methode wurde ddiDAS-Routinedetz.prgentwickelt. Diese
interpoliert zum@chst interaktiv im zu messenden Spektrum und im Referenzspektrum
die atmosphrischen Linien, da sich diese nicht im Well@ngensystem der Galaxien
befinden. AnschlieRend wird das Kontinuum normalisiert, da ansonsten deagrol3r
mige Kontinuumsverlauf die nachfolgende Kreuzkorrelation dominierérdev Dazu
wurde eine sog,Spline“-Funktion angepassbierckxx 1982 und dann durch diese
dividiert. Schlie3lich wird die Welle@ngenskala der Spektren logarithmiert; das ver-
einfacht den folgenden Arbeitsschritt, da nun allein mit linearen Verschiebungen die
logarithmischen Spektren zur Deckung gebracht werdamé&n. Letzteres geschieht
automatisch im Rahmen einer Kreuzkorrelationsanalyse beider Spektren.

Aus der Position des Maximums der Korrelatiéft sich unmittelbar lgd + 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 We#iageninkrementen,

so kann man die Genauigkeit der Rotverschiebungsbestimmung noch erheblich steigern.

Auf diese Weise konnten mit Hilfe vasetz.prgdie Rotverschiebungen der Absorptions-
liniengalaxien in konsistenter Weise und mit grof3er Genauigkeit gemessen werden.

Auch ein Teil der Emissionsliniengalaxien zeigt deutliche Absorptionslinien der unter-
liegenden Galaxie und zwar umso deutlicher, je saotiver dagiberlagerte nichtthermi-

sche Kontinuum des Aktiven Kerns ist. In einem zweiten Schritt walete. prgdahin-

gehend erweitert, dass auch Emissionslinien interaktiv interpoliert werden konnten und
somit anschlieBend das Programm die Rotverschiebung der unterliegenden Galaxie aus
den Absorptionslinien messen konnte.
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Abbildung 3.6: Haufigkeitsverteilung der Rotverschiebungen der Quellen. Die
schraffierten Bereiche der Balken rapentieren die XGAL, die schwarzen Berei-
che die VBLG. Die entsprechenden statistischen Daten sind in Teébékeifge-
listet. Wahrend die XGAL sich sehr stark bei kleinen Rotverschiebungé&nl
konzentrieren, zeigen die VBLG eine sehr viel breitere Verteilung mit eibleeih

en mittleren Rotverschiebung.

Fur diejenigen Galaxien{if 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 MelRwerten.

Fur die BL Lac Objekte konnte aufgrund ihrer linienlosen Spektren natui@egeine
Rotverschiebung bestimmt werden.

Abbildung 3.6 zeigt die Haufigkeitsverteilung aller gemessenen Rotverschiebungen.
Wahrend sich die XGAL (schraffierte Bereiche der Balken) sehr stark bei kleinen Rot-
verschiebungerz < 0.1 konzentrieren, zeigen die VBLG (schwarze Balken) eine sehr

viel breitere Verteilung mit einerdheren mittleren Rotverschiebung.

Dieses Verhalten spiegelt sich auch in den in Tab&Heaufgelisteten statistischen Da-
ten wider: sowohl der Mittelwert als auch die Streuung der Rotverschiebungsidibf
XGAL deutlich geringer alsiir die VBLG.

Die Ursache dalfr liegt in der Selektion der beiden Samples. Aufgrund der Selektions-
kriterien der XGAL (Detektion iTROSATAII-SKy Survey; optisches, extragalaktisches
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Tabelle 3.4: Statistik der Rotverschiebungen der Quellandas Gesamtsample
sowie die Untergruppen VBLG, XGAL, XAGN und XAGN-1. Aufgelistet sind
jeweils die GbRRe des Samples N, Minimum und Maximum sowie Mittelwezt>

und Standardabweichur@ In ahnlicher Weise werden auch in den folgenden
Kapiteln statistischen Daten aufgelistet.

z
N Min. Max. <z> o
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

Gegendick) befinden sich diese alle in geringer Entfernung. Die VBLG hingegen sind
recht selten und im Mittel leuchtéftiger als die XGAL und wurden daher in einem sehr
viel groReren 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 Raumliche Verteilung der XGAL

In Abbildung3.7ist die raumliche Verteilung deiintgenselektierten Galaxien in Aitoff-
Projektion dargestellt. Es werden sowohl alle uisylich 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 ligitden r
genselektierten Galaxien tathlichiberwiegend um AGN handelt, stellt sich sofort die
bereits oben kurz angesprochene Frage (s. Abschg)ttwarum diese Quellen zuvor
nicht als AGN bekannt waren.

Waren die Quellen statistisch Aliig friheren SuchprogrammeirfAktive Galaxien
entgangen, sodante man vermuten, dass auf déild8emisplre mehr neuedntgen-
selektierte AGN gefunden werden sollten, denn klassische AGN-Suchprogramme wie
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Abbildung 3.7: Raumliche Verteilung der Quellen des Sampl@stgenselektier-

ter Galaxien (Aitoff-Projektion). Die Kreuze bezeichnen alle uisgtich selek-
tierten Objekte des Samples, die anderen Symbole diejenigen Objekte, von denen
Spektren hinreichender Qualitgewonnen werden konnten. Aul3er den durch die
galaktische Scheibe bedingten Féeimen sind keine besonderen Unreg#hig-

keiten in der Verteilung auéilig.

z.B. die Objektivprismendurchmusterungen Wdarkarian(1967) (fur eine vollsandi-
ge Liste der insgesamt 1500 Markarian-Galaxien siglagzarella & Balzandl 986
konzentrierten sich auf den Nordhimmel.

FUr einen solchen Effekt liefern unsere in Abbildud\g dargestellten Daten keine Hin-
weise. GoRRere liicken sind auf die galaktische Scheibelmkzufihren; die Beobach-
tung extragalaktischer Quellen bei geringer galaktischer Breite wird durch Absorption
verhindert. Ansonsten ist eine Konzentration der Quellen auf déh&misphre nicht

zu erkennen und damit aus daumlichen Verteilung der XGAL kein weiterer Hinweis
auf ihre Natur zu entnehmen.
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Kapitel 4

Der Multifrequenzdatensatz

In diesem Kapitel werden die Kontinuumsdatéize der vier Frequenzbereiche Optisch,
Rontgen, 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-
krafte zu Grunde liegende kosmologische Modell skizziert.

4.1 Korrelationsanalyse

Der lineare, Pearson'sche Korrelationskoeffiziegtist ein Indikator daifir, wie gut
Messpunktéx;,y;) zu einer Geraden passen. Er ist durch

I <X yi— <y>)
VE— <x>)2Z(yi— <y>)?2

definiert, wobek x> und <y > die jeweiligen arithmetischen Mittelwerte sind. Dabei
wird vorausgesetzt, dass die betrachtetedgf¥®n normalverteilt sind.

Fp (4.1)

Diese Voraussetzung ist nicht erforderlich zur Berechnung der Rangkorrelation nach
Spearmans, 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

62D?

N(N2—1) “2

rs:].—

betrachtet. Dabei ist N die Anzahl der Messwertpaarel)jrie Differenz in den Rang-
platzen der beiden zusammengeben Werte eines Wertepaares.
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Ein weiterer Vorteil der Spearman-Korrelation besteht darin, dass das Ergebnis nicht da-
von ablangt, ob eine Gif3ex oder eine monotone Funktion var(z.B. logx) analysiert

wird. Das ist daher von Bedeutung, da die meistedl3@n hier logarithmisch betrachtet

und graphisch dargestellt werden.

Zusatzlich zum Korrelationskoeffizientenwird im Folgenden noch die Wahrschein-
lichkeit P(r > rg) der sog. Null-Hypothese angegeben, die besagt, dass N Messungen
zweier unkorrelierter Variablen einen Korrelationskoeffizientenofdgr oder gleichg
liefern. Ist P kleiner als 5%, wirddufig 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 eiwa 0.1 haben kosmologische Effekte ge-
gerilber der euklidischen Geometrie signifikante Auswirkungen bei der Berechnung
von Entfernungen und Leuch#dten. Im Folgenden wirdlir alle Berechnungen die
Einstein-de Sitter-Kosmologig{ = 0.5) benutzt.

Beobachtet manif eine Quelle in einem bestimmten Frequenzband einen Strahlungs-
flussf, also die Energie, die pro Zeit- unddeheneinheit den Detektor trifft, so berech-
net sich die Leuchtkratt der Quelle nach

L=4mrd-f . (4.3)

Dabei istr; die so genannte Leuchtkraftentfernung. Im nahen Kosmes (.1) ent-
sprichtr. dem geometrischen AbstandAllgemein ist die Leuchtkraftentfernung der-
jenige Abstand,ir den auch auf kosmologischen Skalen die im nahen Kosiiltdge
Gleichung4.3gilt. Sie ist mit dem geometrischen Abstand durch

r=r-(z+1) (4.4)

verknipft.

Die Leuchtkraftentfernung, eines Objektes ist von der zu Grunde liegenden Kos-
mologie ablngig. Mit der Lichtgeschwindigkett gilt die (verallgemeinerte) Hubble-
Beziehung

Cz

r. = H_O -W(qo,2) (4.5)

mit
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1 g1
w(qo,z):%ﬂ‘agz (v2mz+1-1) (4.6)

Fur den nahen Kosmoasst sich¥(qo, z) ~ 1 approximieren und man &it als Nahe-
rung die klassische Hubble-Beziehung.

Die Hubble-KonstantedHy beschreibt die derzeitige Expansionsgeschwindigkeit des
Universums und der Dezelerations- oder \dgrerungsparametegg deren zeitliche Ent-
wicklung. Im Folgenden werden eine Hubble-Konstante kgn= 75 kmsMpc~?!

und ein Verbgerungsparameter vap = 0.5 (Einstein-de Sitter-Kkosmos) angenom-
men.

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

m—M = 5logr.[pc -5 , 4.7)

wobeir| definitionsgeral in parsec anzugeben ist; die absolute Helligkeit eines Objek-
tes ist diejenige, die es scheinbatte, wenn es sich in einer Entfernung wgn= 10 pc
befande. In dieser Entfernung ist das so genannte Entfernungsmoeei = 0.

4.3 Optische Helligkeiten

Im Gegensatz zu den anderen hier diskutierten Spektralbereichen istetdnf opti-

schen Bereich aul3er Frage, dass die Objekte detektiert werden konnten. Es sind nur
Galaxien in das Sample aufgenommen wordéngdie ein optisches Gesamtspektrum
hinreichender Quakitt gewonnen werden konnte (s. Kapil Insofern muss die opti-

sche Helligkeit @ir 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 enthommerarerim
Quelle dafir war der,Catalogue of Principal Galaxies* PG@4dturel et al1989. Die
genaue Bestimmung der optischen Helligkeiten in einem anéligen Verfahren ist dort
ausfihrlich beschrieben. Wie in Abschniit2 erlautert 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 auctaaligen fiiheren
Galaxienkataloge, wie z.B. NGC, IC, UGC, ESO, MCG und CGCG. Die angegebe-
nen Positionen der Objekte sind in den meistateh genauer als Y0Der PGC enthlt
scheinbare totale B-HelligkeitenrBaller Objekte, iir die entsprechende Messungen zur
Verfugung standen. Dabei wurde viel Wert auf einggtichst grol3e Homogefiit die-

ser Helligkeiten gelegt; gegebenenfalls wurden die Daten aus den verschiedenen Quel-
len entsprechend korrigiert. Daher eignen sich die PGC-Helligkeitedi¢ses Projekt
besonders gut.

Falls im PGC keine B-Helligkeiten angegeben waren, wurden dies®BEBrentnom-

men. In dieser Datenbank sind insbesondere auch neuere Messungen enthalten, die im
PGC noch nicht bércksichtigt werden konnten. Dabei wurden die gleichen Kriterien

zu Grunde gelegt, d.h. es wurderoghichst totale B-Helligkeiten verwendet. In eini-

gen wenigen Bllen musste auf andere optische Helligkeitenizkgegriffen werden,

oder es wurden Helligkeiten von Begleitobjekten anhand der Aquisitionsaufnahmen im
Vergleich mit der Prirarquelle geschizt.

4.3.2 Der optische Datensatz

Mit Hilfe von Gleichung @.7) wurden aus den scheinbareng)hdie absoluten opti-
schen Helligkeiten M berechnet. Abbildung.1zeigt fir jeden Galaxien-Typ den An-

teil von Objekten, fir den auf diese Weise Absoluthelligkeiten berechnet werden konn-
ten (schraffiert). Wie man sieht, war didé ffast das gesamte Samplégtich. 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 Haufigkeitsverteilung der optischen Absoluthelligkeiten auf-
getragen. Dabei sind die VBLG (schwarz) und die XGAL (schraffiert) dargestellt. Ins-
gesamt erstrecken sich die Helligkeit@ner etwa zehn Magnituden.aNrend die Ver-
teilung der VBLG relativ flach ist, konzentrieren sich die XGAL sehr stark im leucht-
schwacherem Bereich. Nur einzelne XGAL sind absolut heller-&£28 mag.

Diese Eigenschaften spiegeln sich in den in Tabklleufgelisteten statistischen Daten
der optischen Absoluthelligkeiten wideralrend 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 &girchen, sind ifir die idntgenselek-
tierten Galaxien die drei Untergruppen XGAL, XAGN und XAGN-1 einzeln auibef
Wie Tabelle4.1zeigt, sind sie hinsichtlich der statistischen Daten vanrdhezu iden-
tisch.

In Abbildung4.3sind die optischen Absoluthelligkeiten gegen die Rotverschiebung auf-
getragen. Die absolut helleren Objekte werden béhenen Rotverschiebungen
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Abbildung 4.1: Schraffiert dargestellt ist der Anteil der verschiedenen Galaxien-

Typen am Gesamtsampldjrfdie absolute optische Helligkeiten vorliegeriir F

die BL Lac Objekte ist die Entfernung und damit auch die Absoluthelligkeit nicht

bekannt, iir alle anderen Quellen konnten Absoluthelligkeiten berechnet werden.

Tabelle 4.1: Statistik der absoluten optischen Helligkeiterg Maufgelistet sind

fur 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 vorg.MDie drei
letztgenannten Untergruppen sind hinsichtlich ihrer statistischen Daten nahezu
identisch.

Mg [mag]
N Min. Max. <Mp> o©
Gesamtsample 150 —-27.2 -179 -214 1.7
VBLG 4  -272 -193 -—-229 20
XGAL 106 -245 -179 -207 1.1
XAGN 83 245 -179 -207 1.1
XAGN-1 57 —-245 -179 -206 1.1
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Abbildung 4.2: Dargestellt ist die Hufigkeitsverteilung der absoluten optischen
Helligkeiten des Samples, wobei die VBLG schwarz und die XGAL schraffiert
gezeichnet sind. Auffllig ist der Gegensatz der flachen und breiten Verteilung
der VBLG zu der stark im leuchtsclagheren 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 Abschhitim Zusammenhandif alle
Frequenzbereiche ausifrlicher diskutiert werden.

Die absolut hellen Quellen bei hohen Rotverschiebungen sind nahezu ausschlief3lich
VBLG — auch das ist in den anderen Frequenzbereiéhatich.

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 kestharfes* Kriterium handelt, wurde auf

die Absclatzung einer Nachweisgrenze verzichtet. Stattdessen wurden zum Vergleich
zusatzlich die AGN des Veron-Kataloge¥ €ron-Cetty & \eron2001) als Punkte ein-
gezeichnet. Dieser Katalog ist der umfassendste unékidst alle bekannten AGN.

Die Quellen unseres Samples befinden sich zwar eindeutig iméaksttn betilkerten
Gebiet des Diagramms, tendieren aber zum oberen Rand der AGN-Verteilung. Das gilt
fur die VBLG im noch sirkerem Mal3e alsif die XAGN und bedeutet, dass diese
Objekte im Optischefberdurchschnittlich leuchtéftig sind.
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Abbildung 4.3: Optische Absoluthelligkeit als Funktion der Rotverschiebung.
Zum Vergleich sind zu#zlich die entsprechenden Werte aller AGN/QSO des
Veron-Kataloges\(éron-Cetty & \eron2001) als Punkte eingezeichnet. Die ab-
solut helleren Quellen werden beblreren Rotverschiebungen beobachtet. Wie
auch in allen entsprechenden nachfolgenden Graphiken werden die verschiedenen
AGN-Typen durch Symbole wie in Abbildurig)2 erklart kodiert. Hinzu kommen

die durch volle blaue Kreise symbolisierten VBLG.

4.4 Der Rontgenbereich

4.4.1 Rontgen-Kataloge

Eine der wesentlichen Grundlagen dieser Arbeit siititBendaten deROSATSatel-
liten, insbesondere die voltdige HimmelsdurchmusterumOSATAII-Sky Survey
RASS. Wie in KapiteR.2austihrlich beschrieben, entstammen die Quellen des XAGN-
Teilsamples dem ROSAT All-Sky Survey Bright Source Catalouge 1RXS/RASS-BSC,
der 18811 Bntgenquellen en#it (Voges et al1996 1999. Die dort aufgelisteten &nt-
genzAhlraten wurden in dieser Arbeit verwendet.

Als Quelle ir ROSATDaten fir das VBLG-Teilsample standen déer hinaus zwei
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weitere Kataloge zur Veiigung, die auf dedizierteROSATBeobachtungen beru-
hen. Der ,First ROSAT Source Catalog of Pointed Observations with the PSPC*
ROSATSRC/1RXP VYoges et al.1994 enthalt in der hier benutzten Version 74 301
Rontgenquellen, die bei 3927 Einzelbeobachtungen mit RABATPSPC aufgenom-
men wurden. DegFirst ROSAT Source Catalog of Pointed Observations with the High
Resolution Imager* ROSHRI/1RXH ist eine entsprechende Liste vamdnquellen,
die bei gezielten Beobachtungen mit den HRI registriert wurdRDSAT Consortium
1999. Sie entllt in der hier benutzten Version (19980601) 59 911 Higwx.

Der ROSHRIuberdeckt aufgrund des relativ kleinen Gesichtsfeldes des HRI nur einen
sehr geringen Teil des Himmels. Aul3erdem sind durch Verwendung des Standard-
Reduktionsverfahrens SASS in Verbindung mit der relativ hohamiichen Aufbsung

des Instrumentes gelegentlictadtere ROntgenquellendlschlicherweise als mehrere
Einzelquellen registriert. Ein Vergleich von HRI- und PSPC-Daten ist nur eingasdhr
maoglich.

Aus dem vorliegenden VBLG-Sample sind nur sehr wenig Objekte im ROSHRI auf-
gefuhrt; 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 adiipef davon

sind wiederum 15 in beiden Katalogen enthalten. Bei letzteren sind die entsprechenden
Zahlraten i.d.R. von gleicher GBenordnung. Um eine dglichst grol3e Homogerdit

der Daten zu erzielen, wurden in diesetilén 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 geringiurdigse Untersuchung

vollig unerheblich.

4.4.2 Galaxiengruppen

ESO 290-3 ist ein Gruppe aus drei Galaxien. Welche der drei die Quelle d@dr R
genemission ist, konnte auch anhand déntgenkonturen nicht entschieden werden.
Optische Spektren wurden von der nordwestlichen (NW) und derosdichen (NE)
Galaxie aufgenommen, nicht jedoch von dédlgchen (S). Aktivitit konnte bei beiden
spektroskopierten Objekten nicht nachgewiesen werden. Da nachidégeRkonturen
die Galaxie NE mit etwas gRerer Wahrscheinlichkeit als die Galaxie NW diénR
genquelle ist, wird sie im Sample ggirt (ESO 290-3 NE). Es kann aber nicht ausge-
schlossen werden, dass die Galaxie S die eigentliédmdgenquelle ist.

ESO 407-17 ist ein Galaxienpaar. Die im Optischen deutlich hellere Hauptkomponente
erwies sich als aktive NLS1 Galaxie; daher wurde die saitivere Komponente nicht
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mehr spektroskopiert. Relativ starke Gezeitenarme sind deutliche Anzeiahéfe€h-
selwirkung und legen nahe, dass es sich um ein echtes, wechselwirkendes Galaxienpaar
handelt. Die Rotverschiebung der s@ukeren Komponente ist nicht bekannt.

In unmittelbarer Mhe des Galaxienpaares AM 2354-304 befindet sich mit UGC 12890
eine weitere Galaxie. Hinsichtlich ihrer Positionefnkten alle drei Galaxien Quel-

le der Fdntgenstrahlung sein, UGC 12890 allerdings mit deutlich geringerer Wahr-
scheinlichkeit. Nach dendhtgenkonturen ist diéstliche Komponente AM 2354-304 E

die wahrscheinlichste Quelle debRtgenstrahlung. Die optische Spektroskopie zeigt,
dass es sich hierbei um eine Seyfert-1 Galaxie handelt. AM 2354-304 W (westliche
Komponente) ist eine Starburst-Galaxxe<0.0299), UGC 12890 eine LINER-Galaxie
(z=0.0394). Im Sample wird folglich AM 2354-304 E g#irt.

MCG +7-37-18 ist ein Galaxienpaar. Diémilichere Galaxie istim Optischen etwa eine
Magnitude heller, zeigt aber keinerlei Linienemission. DidlEhere ist eine Starburst-
Galaxie und wurde im Gegensatz zurdlichen Galaxie im NVSS als Radioquelle
detektiert. Anhand der &htgendaten kann nicht sicher entschieden werden, welche die
Rontgenquelle ist: sie deuten aber auf diedliche Galaxie hin. Um auch derddlich-

keit gerecht zu werden, dass digdiche Galaxie die Bntgenquelle ist, werden beide
Galaxien mit der gemesseneidgenleuchtkraft aufgahrt.

Im Feld der Galaxie ESO 381-7 befindet sich eine weitebatgenquelle =12 40
47.9;0 =-33 46 18). Das optische Spektrum zeigt, dass es sich hierbei um ein QSO mit
einer Rotverschiebung van= 0.8805 handelt. Die Bntgenquelle ist im 1RXH regis-
triert, allerdings nicht eindeutig: es sind vier Eége verzeichnet. Da es sich aul3erdem
nicht um eine prirare Quelle des Samples handelt, wurde sie nicht weitércksich-

tigt.

4.4.3 Der Rontgen-Datensatz

Aus denROSATZahlraten wurden unter Verwendung der EXSAS-Routine MODEL/
SPECTRUM Rntgenflisse und -leuchtkfte berechnet. Dazu wurde ein Spektralver-
lauf in Form eines Potenzgesetzes

fedE O E-T L dE (4.8)

angenommen, wobégdE der Energiefluss im Intervall vaa bisE +dE ist. Es wurde
weiterhin ein fester Photonenind€x 2.3 angenommen, ein typischer Weit imit

ROSATbeobachtete Galaxien (z.Basinger et al1991, Walter & Fink1993. Die inter-

stellare Absorption wurde nadbickey & Lockman(1990 korrigiert, eine nidgliche
interne Absorption in den Galaxien wurde nicht korrigiert.
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Abbildung 4.4: Schraffiert dargestellt ist der Anteil des Samplés denROSAT
Rontgenflisse vorliegen. & 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 dedrfigendatensat4if das dntgen-
selektierte XGAL-Teilsample vollandig.

In Abbildung 4.4 ist schraffiert dargestellt,uf welchen Teil des SampldROSAT
Rontgenflusse vorliegen. Aufgrund der Selektion des Samples istittadas XGAL-
Teilsample zu 100% der Fall. Bei den VBLG sind nir Sieben Objekte keinedRt-
genflisse vorhanden.

Die Haufigkeitsverteilung der &tgenleuchtkifte ist in Abbildungd.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 ausgefgte Konzentration umy= 10*3 ergs .

In Tabelle4.2 sind die statistischen Parameter désmigendatensatzes aufgelistet. Im
Mittel liegt die Rontgenleuchtkraft der VBLG um gut eine @enordnungber derjeni-
gen der XAGN. Die sehr viel breitere Verteilung der VBLG im Vergleich zu den XAGN
zeigt sich in einer fast doppelt so groRen Standardabweichung vonkloguch hier
unterscheiden sich XGAL, XAGN und XAGN-1 nur gerirngjig.
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Abbildung 4.5: Haufigkeitsverteilung der &htgenleuchtkafte log Lx. Die
schwarz dargestellten VBLG dominieren deutlich das obere Ende der Leucht-
kraftverteilung, vahrend sich die XGAL (schraffiert) stark im mittleren Bereich
um Lx = 10" erg s konzentrieren.

Tabelle 4.2: Statistik der Bntgenleuchtkifte: aufgelistet sindiir das Gesamt-
sample und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die
Anzahl der Objekte mit Bntgen-Leuchtkiften N sowie Minimum, Maximum,
Mittelwert und Standardabweichung von log.L

log Lx [ergs™]
N Min. Max. <logLx> o

Gesamtsample 143 41.8 46.0 43.5 0.9

VBLG 37 419 46.0 44.4 11
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: Rontgenleuchtkraft als Funktion der Rotverschiebung. Die gesti-
chelte Linie entspricht der RASS-Selektionsgrenze von 0.05 ctsituréidd die
XGAL aufgrund der Selektion des Samples relativ dicht oberhalb dieser Grenze
liegen, ist die Streuung der VBLG deutlichagger.

Abbildung 4.6 zeigt die Rontgenleuchtkifte als Funktion der RotverschiebungirF

die RASS-Beobachtungen wurde die Selektionsgrenze in @erate von 0.05 cts/s in
Rontgenleuchtkraft umgerechnet und als gestrichelte Line eingezeichnet. Dabei wurde
keine interstellare Absorption angenommen.

Naturgenal3 liegen nahezu alle Quellen des XGAL-Samples oberhalb dieser Grenze.
Eine Ausnahme bildet VIl Zw 608, eine Doppelgalaxie, bei der nicht sicher entschie-
den werden konnte, ob VII Zw 608 selbgt=£ 0.0646) oder ihr Begleiterz(= 0.0688)

die Quelle der Rntgenstrahlung ist. Aufgrund deroRtgenkonturplots wurde ange-
nommen, dass beide Quellen gleichwertig je didfté des Gesamtflusses beisteuern.
Somit liegen beide knapp unterhalb der rechnerischen Selektionsgrenze. Die Streuung
der VBLG um die Selektionsgrenze istffer: wahrend 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 (Abschnittnoch
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 gutesiividié Ergie-
bigkeit des jeweiligen Kataloges.

Katalog Teleskop vV Himmels- Flusslimit ~ Anzahl
[GHz] Uberdeckung [mJy] Quellen
87GB GreenBank 4.85 °kd<+75 25-40 54579
PMN Parkes 4.85 0< +10r 20-72 50814
NVSS VLA 1.4 o> —40° 2.5 1800000
FIRST VLA 1.4 4760012 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 Ziguveyf

4.5.1 Radiodurchmusterungen

Um Radioflisse der Galaxien zu finden, kamen Kataloge von vier Himmelsdurchmus-
terungen in Frage,Green Bank" (87GB),Parkes-MIT-NRAO* (PMN),,NRAO VLA

Sky Survey* (NVSS) undFaint Images of the Radio Sky* (FIRST). Da diese Durch-
musterungen mit unterschiedlichen Radioteleskopen duréhgefurden jiiberdecken

sie jeweils unterschiedliche Himmelsbereiche und haben unterschiedliche Empfindlich-
keiten und aumliche Aufbsungen. AufRerdem sind sie bei zwei unterschiedlichen Fre-
quenzen (1.4 GHz bzw. 4.85 GHz) gemacht worden. Die wesentlichen Charakteristika
der Kataloge sind in Tabelkk.3zusammengefasst.

Der entscheidende Unterschied zwischen di#aren Durchmusterungen 87GB und
PMN einerseits und den neueren NVSS und FIRST andererseits besteht darin, dass ers-
tere mit einer Einzelantenngsfngle dish*), letztere aber mit depvery Large Array"

VLA, einer interferometrischen Anordnung von bis zu 27 Radioantennen, duidirgef
wurden. Dadurch sind letztere hinsichtlich daumlichen Aufbsung, aber auch der
Empfindlichkeit um mindestens eine @enordnung 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 Himmel&berdeckung Flusslimit Referenz

Sud —875°<d<-37 20-50 mJy Wright et al.(19949
Zenith —37r<d<-29 72 mJy  Griffith et al. (1994
Tropisch  —29<d<-9.5° 42 mJy  Griffith et al. (1999
Aquator —9.5°< & <+10° 40 mJy  Wright et al.(1996

Green Bank 87GB

Die Durchmusterungifr den,87GB Catalog of Radio SourcesG(egory & Condon
1991 wurde mit dem NRAO Green Bank 91m-Teleskop im Oktober 1987 bei einer
Frequenz von 4.85 GHz durchdjéirt. Die aumliche Aufbsung betagt etwa 35. Da es

sich um ein Transitinstrument handelte, konnte der Himmelsbereich\vardG< 4+75°
Uberdeckt werden. In diesem Bereich wurden @negory & Condon(1991) 54 579
Quellen mit einer Flussdichiger 25-40 mJy detektiert und katalogisiert.

Aus derselben Durchmusterung haben aBelker et al(1991) einen nahezu identi-
schen Katalog erstellt, der 53522 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 durghgefGriffith &

Wright 1993. Sie ist das igdliche Pendant zur Green Bank Nordhimmelsdurchmuste-
rung. Die Aumliche Aufbsung befagt etwa 42 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 Tabellet.4 aufgefihrt.

NRAO VLA Sky Survey NVSS

Die Beobachtungeriif den 1.4 GHzNRAO VLA Sky Survey (NVSS)* (Condon et
al. 1998 wurden im September 1993 mit defviery Large Array* VLA begonnen und

lsieheftp://ftp.mrao.cam.ac.uk/nrao/nvss/catalog
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hatten bis Ende 1996 den gesamten Himni@etfich von—40° Deklinationtiberdeckt.
Nachbeobachtungen bis Januar 1998dn nahezu alle vorherigeriicken.

Aus den Beobachtungsdaten wurde ein Katalog erstellt, der 99.77%béegdeckten
Himmelsbereichs umfasste. Es wurden Karten mit eiaemiiche Aufbsung von etwa
45" benutzt. Der Katalog ist komplett bis zu einem Fluss von 2.5 mJy undiknit/d
Millionen Quellen.

Faint Images of the Radio Sky FIRST

Das Projekt,Faint Images of the Radio Sky at Twenty-Centimetér@ecker et al.
1995 ist als RadioAquivalent zum optischepPalomar Observatoy Sky Survey* ge-
plant. Dementsprechend sollen mit dem V| Radiobilder‘ des Himmels bei einer Fre-
guenz von 1.4 GHz bzw. einer Wellé@mige von 20 cm erzeugt werden.

Das FIRST-Projekt ist noch nicht abgeschlossém.dtese Arbeit stand ein Katalog zur
Verfugung, der auf Beobachtungen zwischen 1993 und 1997 belvhit(et al.1997).

Dabei wurden zwei Himmelsbereiche beobachtet: ein 4150 Quadratgrad grofR3es Feld am
Nordhimmel (382892 Quellen) und ein 610 Quadratgrad grof3es Feldidmrmel

(54 537 Quellen). Die typisch@umliche Aufosung betigt 3’ und das untere Flusslimit

etwa 0.5 mJy.

4.5.2 Quellen der Radiodaten

Fur alle Objekte wurden anhand ihrer Positionen Radio-Gegeksin den vier Katalo-
gen gesucht. Der Suchradius um die optische Position der Quelle wurde der jeweiligen
raumlichen Aufbsung angepasst.

Bei fast allen Objekten mit einem positiven Suchergebnis gab es nur eine Radioquelle
innerhalb des Suchradius. In einigen wenigeildn 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 nicliiernommen; es gab hierbei keinen Fall, bei dem
nicht mit Hilfe eines der anderen Kataloge doch noch eine sichere Identifikation gelang.

Die Radioflisse der verschiedenen Kataloge sind nicht direkt miteinander vergleichbar.
Einerseits wurden sie bei verschiedenen Frequenzen gemessen, andererseits auch mit
unterschiedlichen Instrumenten. Weiterhitnken die Quellen auch im Radiobereich
intrinsisch variabel sein. Gab es jedodlr £ine Galaxie besonders stark abweichen-

de Radioflisse in verschiedenen Katalogen, wurde die Identifikation nochmals genau
Uberpiift.

2siehenhttp://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 Zalile (
Kataloge*) ist angegeberijf wieviele Galaxieriberhaupt Radiodaten in mindes-
tens einem der Kataloge gefunden wurde. Diese Zahlen sind nur wéinéy hls

die entsprechenden NVSS-Werte, da der NVSS der umfassendste Katalog ist und
auch fast alle Galaxien erih, die in einem der anderen Kataloge auidet 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 diekste Radioquelle des gesam-

ten Samples und auch aufgrund ihres optischen Spektrums eine prototypische VBLG. In
den neuen hochadftenden Radiodurchmusterungémien ihre ausgedehnten Radio-
strukturen (Radiokeulen*) aufgélst werden, in dealteren hingegen nicht. Dieses Pro-
blem kbnnte in geringem Umfang auch bei anderen VBLG aufgetreten sein, es gab daf
aber keine konkrete Indizien.

Es gibt etliche Publikationeinber 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 QuélleRladiodaten zu den
Galaxien dieses Samples: er enthielt Radggke 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 nhochmals unterschieden nach VBLG und
XGAL in Tabelle4.5zusammengefasst.

Dieses Ergebnis ist nichitberraschend: der NVSS ist aufgrund seiner Himireds-
deckung und Empfindlichkeit der umfassendste der vier Kataloge. Der FIRST-Katalog
ist zwar etwas empfindlichetiberdeckt aber bislang nur einen kleinen Teil des Him-
mels. Die beiderdlteren Kataloge 87GB und PMN sind deutlich unempfindlicher. Die-
ses manifestiert sich auch in debdinsten 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 Samplesirfden Radiodaten vorliegen. Dieser Anteil ist
naturgenaf bei den VBLG besonders hoch, allerdings nicht 100%. Am geringsten
ist er bei den nicht aktiven Galaxien.

Aufgrund derUberschneidungen 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-Diatelref
restlichen sieben Quellen. Damit wird eine weitgehende Homaigjeshetr Radiodaten
erreicht, da 93% aus demselben Katalog stammen. Gleichzeitig liagdrefMehrheit

der Sample-Galaxien Radiodaten vor.

45.3 Der Radio-Datensatz

Radiodaten liegenit insgesamt 94 bzw. 61% der Quellen vor. In Abbilddngist fur
jeden Galaxien-Typ des Samples schraffiert dargestellt, wie grof3 der Anteil der Objekte
mit Radiodaten ist.

Als statistisch nicht signifikant ist anzusehen, dassalle 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% amichsten. Allerdings bedgt er nicht 100% — die 8tke der
Radiostrahlung war bei der Selektion des VBLG-Samples kein Auswabhlkriterium und
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Abbildung 4.8: Verteilung der Radioleucht&fte vLr. 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 iglichen intrinsischen Ursachehnen immer auch die im den voran-
gegangenen Abschnitten beschriebenen Grenzen der Radiokataloge hinsichtlich Emp-
findlichkeit, Himmelsiberdeckung und Kontamination Ursactiedin fehlendes Radio-
Gegendick sein. Neben demihf VBLG ist dies auch der wahrscheinliche Gruiiddas

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 Bgtrnur 25%.

Die Radioleuchtkraft

Durch die Technik der Empahger bedingt misst man im Radiobereich Flussdichgen f
in Jansky, d.h. es handelt sich dabei um Strahluiagsél pro Frequenzeinheit. Berech-
net man daraus geift Formel 4.3) eine Leuchtkraft, so ist auch das eine Leuchtkraft
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Tabelle 4.6: Statistik der Radioleuchtkfte: Aufgelistet sindiir das Gesamtsam-
ple und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die Anzahl
der Objekte mit Radioleuchtiften N sowie Minimum, Maximum, Mittelwert
und Standardabweichung von lobRg.

logVvLRg [ergs ]
N Min. Max. <logvLr> ©

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 37.2 419 38.9 1.2
XAGN-1 29 37.4 419 38.8 1.2

pro Frequenzeinheit,L(monochromatische Leuchtkraft). Um mit einer Leuchtkraft im
ublichen Sinne — also im physikalischen Sinne einer Leistung — zu arbeiten, betrachtet
man gevdhnlichvL,. Zur Unterscheidung von den Leuchidkien der anderen Spektral-
bereiche wird diese GfRe hier als’Lr bezeichnet.

Abbildung4.8 zeigt die Verteilung der Radioleuchtéte des Samples. Man sieht, dass
die schwarz dargestellten VBLG das obere Ende der Leuchtkraftverteilung dominieren.
Dieses war auch zu erwarten, da hohe Radioleugfitkeines der wichtigen Kriterien

fur diesen Objekttyp sind.

Neben dem absolutimeren Radioleuchtkften der VBLG im Vergleich zu den XGAL
ist deren breitere Verteilung adéffig: sie erstreckt sich praktisalber den gesamten
Bereich von 187 bis 1¢** erg s 1. Die Radioleuchtkifte der XGAL hingegen zeigen
ein deutliches Bufigkeitsmaximum zwischen 3®und 13° erg s 1 und konzentrieren
sich insgesamt sehr viel&sker um diesen Bereich.

Dieses spiegelt sich in den in Tabeflé aufgelisteten statistischen Daten der Radiole-
uchtkrafte wider: Die VBLG weisen im Vergleich zu den XAGN einedheren Maxi-
malwert und einen #heren Mittelwert sowie insbesondere auch eine deutliiere
Standardabweichung auf. Erneut gibt es kaum Unterschiede zwischen XGAL, XAGN
und XAGN-1.

Um den Einfluss der Nachweisgrenze der Durchmusterungen &heohzu knnen,

sind in Abbildung4.9 die Radioleuchtkifte gegen die Rotverschiebungufgetragen.
Dazu wurde das Flusslimit des NVSS-Kataloges (2.5 mJy) inéibigkeit vonz in
Leuchtki&fte umgerechnet und als gestrichelte Linie dargestellt. Der NVSS ist der hier-
bei relevante Katalog, da er von den gr@@nigen 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 geleghihd sich die
XGAL uberwiegend nahaber der Nachweisgrenze befinden, liegen die VBLG
meist deutlich darber.

Ein erheblicher Teil der XGAL liegt nahe an der Nachweisgrenze. Das legt die Vermu-
tung nahe, dass die XGAL ohne Radio-Geg@aoktzu geringe Radiohelligkeiten auf-
weisen, um in den Durchmusterungen detektiert worden zu sein. Die VBLG hingegen,
die im Mittel wesentlich bhere Rotverschiebungen aufweisen, liegen fast alle deutlich
Uber 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 vadRowan-Robinsorf1987 wird die Ferninfrarot-
emission auf eine Scheibenkomponente (vom Strahlungsfeld normaler Sterne auf etwa
20K aufgeheizter Staub), eine Starburst-Komponente (von OB-Sternen auf 50 — 70K
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aufgeheizte Sternentstehungsregion) und eine Seyfert-Komponente (ggf. von einem Ak-
tiven Kern auf etwa 200 K aufgeheizte Zentralregion)mkgefihrt. Haufig dominiert
die Starburst-Komponente.

4.6.1 Ferninfrarotbeobachtungen

Beobachtungen im Ferninfrarotbereich sind aufgrund der starken Absorption dieser
Strahlung in der Atmosgdre vom Erdboden aus nahezu wgfich. Im Jahre 1983

hat der SatellitRAS(Infrared Astronomical Satellite) eine Himmelsdurchmusterung im
mittleren und fernen Infrarot durchgéfrt und damit diesen Wellesshgenbereich um-
fassendiir die astronomische Forschung anglich gemachtNeugebauer et al.984).

IRAShat in vier breitbandigen Bereichen um die Zentralwelieglen 12, 25, 60 und

100 pm beobachtet und konnte bei seiner Durchmusterung eine nahez@anodigs
Himmeldiberdeckung von 96% erreichen. Insbesondere die Zahl der bekannten extra-
galaktischen Infrarotquellen konnte mit diesen Beobachtungen um mehi&2ertard-
nungen gesteigert werden.

Aus dieser Durchmusterung wurde ein Katalog erstBBASCatalog of Point Sources
1986, der etwa 250 000 sicher detektierte Punktquellend@n(Beichman et al1988.

Er entlalt die Flussdichten in den vierddern und ist vollgindig bis ca. 0.4 Jy bei

12pm, 0.5 Jy bei 25um, 0.6 Jy bei 6Qum und 1.0 Jy bei 10Qm. Die Positionen haben

typischerweise Genauigkeiten vofi Bis 6’. Es ist nach wie vor der einzige Katalog
einer grofumigen Infrarot-Himmelsdurchmusterung.

In diesem Katalog wurden die Ferninfrarot-Datén &lle Sample-Quellen gesucht. 41
dieser Galaxien bzw. 27% sind ilRASKatalog mit einem 6Qum und 100um Fluss
enthalten. Abbildung.10zeigt nach Typen differenziert den jeweiligen Anteil an Quel-
len mitIRASDaten 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 anderendferen Gruppen der LLAGN (6%) und der nicht
aktiven Galaxien (10%).

4.6.2 DerFIR-Datensatz

Der Ferninfrarotflussgir wurde nactHelou et al.(1985 aus den in Jansky gegebenen
Flissen der 6Qm (fgp) und 100um (f100) IRAS-Bander berechnet:

frir = 1.26-10 ! ergstecm?(2.58fg0 + f100) - (4.9)
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Abbildung 4.10: Es liegen @ir 41 Objekte bzw. 27% des Samples Ferninfrarot-
Flusse des IRAS-Satelliten vor. In diesem Histogrammiistdie verschiedenen
AGN-Typen der Anteil von Quellen mit FIR-Daten schraffiert dargestellt. Die pro-
zentualen Anteile sind wie folgt: VBLG 31%, Syl 35%, Sy1.5...1.9 29%, Sy2
67%, LLAGN 6%, LINER 67%, inaktiv 10%.

Aus diesem Fluss wiederum wurde mit Gleichuh@ die Ferninfrarotleuchtkraft g
bestimmt. Die Hufigkeitsverteilung der so erhaltenen FIR-Leuchtie ist in Abbil-
dung4.11dargestellt. Die VBLG sind dabei schwarz, die XGAL schraffiert wiederge-
geben.

Auch im Ferninfraroten sind die leuch#dtigsten Objekte VBLG; sie weisen eine sehr
breite Verteilungiiber fast den gesamten Leuchtkraftbereich von etwd b 10
ergs ! auf. Die XGAL hingegen konzentrieren sich sehr vigirker um ihre mittlere
FIR-Leuchtkraft bei etwa 1 ergs™'. Das spiegelt sich wieder in den stark unter-
schiedlichen Standardabweichungen von lggrLder beiden Untergruppen von 0.8
(VBLG) bzw. 0.4 (XGAL). Die statistischen Charakteristika der FIR-Leudditier sind

in Tabelle4.7 zusammengefasst

Die mittlere FIR-Leuchtkraftiir das Gesamtsample biagt <log Lpr>= 44.1+0.7

[erg s1]. Das BRt sich mit der voiworthey (1994 gegebenen bolometrischen Sonnen-
leuchtkraft von
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43 43.5 44 445 45 45.5 46
log Lpr [erg s71]
Abbildung 4.11: Die Haufigkeitsverteilung der Ferninfrarot-Leucltdke. Ins-
gesamt liegenifr 41 Objekte Ferninfrarot-Leuchtkite vor. Schwarz dargestellt
sind die VBLG, schraffiert diedantgenselektierten XGAL. Auch im Ferninfraro-
ten sind die leuchtlftigsten Objekte VBLG.

Tabelle 4.7:Statistik der FIR-Leuchtlfte: aufgelistet sindiir das Gesamtsample
und die Untergruppen VBLG sowie XGAL, XAGN und XAGN-1 die Anzahl der
Objekte mit FIR-Leuchtkaften N sowie Minimum, Maximum, Mittelwert und
Standardabweichung von log k.

log Lrir [ergs ]
N Min. Max. <logLgpr> ©

Gesamtsample 41 429 46.1 44.1 0.7
VBLG 13 43.1 46.1 44.5 0.8
XGAL 28 429 446 43.8 0.4
XAGN 26 429 446 43.8 0.5
XAGN-1 19 43.1 445 43.9 04
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Abbildung 4.12: Ferninfrarot-Leuchtkraft aufgetragen gegen die Rotverschie-
bung. Die gestrichelte Linie gibt eine Absiaung fir die Grenzempfindlichkeit
desIlRASKataloges an (siehe Text). Die meisten Quellen befinden sich nahe am
Detektionslimit.

L, =3.826-103erg st (4.10)

zu<log Lgr>=10.54+0.7 [L;] umrechnen.

Im Vergleich dazu finderLehnert & Heckman(1995 fur ihr Sample von etwa 50
infrarothellen Starburst-Galaxien einen entsprechenden Mittelwertkiog Lir >=
10.64+ 0.61 [L-], wobei Ligr nur wenig von Igr abweicht.Klaas (1988 gibt fur

sein Sample optisch schwacher Infratrotgalaxien keine mittlere FIR-Leuchtkraft an,
aber auch seine Quellen liegen im Bereich IggrE 10...12 [L]. Unser Sample ist
somit beziglich der mittleren FIR-Eigenschaften den beiden genannten Samples sehr
ahnlich, was sicherlich auch dadurch bedingt ist, dass auch diese Sampl&A&uf
Beobachtungen beruhen.

Abbildung 4.12 zeigt die FIR-Leuchtkraft aufgetragen gegen die Rotverschiebung.
Dazu ist eine Abscitzung der Grenzempfindlichkeit d&RASKataloges als gestri-
chelte Linie eingezeichnet. Zu ihrer Berechnung wurde als Empfindlichkeit in den ein-
zelnen Bandern jeweils 50% der oben angegebenen Flussgrenzen angenommen, bis zu
denen der Katalog vollahdig ist, das heil3t 0.6 Jy bei §in bzw. 1.0 Jy bei 10Qum.
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Es konnten allerdings einige wenige Objekte leicht unterhalb dieser so aktgseoh
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
Daten&tzen der hier diskutierten vier Spektralbereiche der kleinste ist, was bei den Be-
trachtungen und Vergleichen in den folgenden Kapitelrublesichtigt werden muss.
Anderseits ist das vorliegende Sample dgdich der mittleren FIR-Leuchtkraft den
Samples vor.ehnert & Heckmar{1999 (Starburst-Galaxien) sowi€laas(1989 (op-

tisch schwache Infrarotgalaxien) sétimlich. Daraus kann man folgern, dass nicht etwa

eine unterdurchschnittliche FIR-Emission der Quellen unseres Samples, sondern die re-
lativ zu den anderen Durchmusterungen geringere EmpfindlichkeiR#eSKataloges
ausschlaggebend ist.

4.6.3 Die Ferninfrarotfarbe

DalRASIn vier Bandern beobachtet hat, enthalten seine Daten auch spektrale Informa-
tion. Die Ferninfrarotfarbe FIR, wird aus den 6@um und 100um Bandern als

FIRgo = Iogf— (4.11)

berechnet.

Unter der Annahme thermischer Emissiafit sich aus der FIR-Farbe auf die Tempera-
tur des emittierenden Staubs schlief3¢alou et al (1985 benutzen das lineare Vel
nisR= fgo/ f100 und geben damit folgende Abgrenzung von kaltem und warmem Staub
an:

kalt : R<0.4 bzw. FIRg< —-04
warm: R>0.5 bzw. FIRq > —0.3

FIR-Farben, die dazwischen liegen40G< R < 0.5 bzw. —0.4 < FIR¢q< —0.3), be-
zeichnen sie dementsprechend als interdre#ilaas (1988 rechnet FIR, Uber 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 Mherung die Ferninfrarotleuchtkraft nur von der Gesamtstaubmagse M
und der StaubtemperatupWwie
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Abbildung 4.13: Ferninfrarotleuchtkraft gegen FIR-Farbe. Die senkrechten
Linien trennen kalte (links), intermeilie und warme Quellen (rechts) nach der
Definition vonHelou et al(1989. Da die FIR-Farbe ein Malkif die Staubtempe-
ratur ist, sollte lrjr bei konstanter Gesamtstaubmasse mit:gIRnsteigen. Die
Korrelationsanalyse begtgt eine positive Korrelation vondigr und FIR).

Leir OMp - T3 (4.12)

abhangt Soifer, Neugebauer & Houck987 Draine & Lee 1984, ware ein starker
Anstieg von Lgir mit der FIR-Farbe zu erwarten. Das ist in Abbilduad.3 nur an-
deutungsweise zu erkennen. Die Korrelationsanalyse ergibt allerdingshiitt eine
positive Korrelation der beiden Gi8en (r= 0.32, P= 0.04).

Eine lineare Korrelation zwischerglg und der FIR-Farbe finden autyengar, Renga-
rajan & Verma(1986 fir ein Sample aus 86 Spiralgalaxien, und auehnert & Heck-
man(1995 zeigen eine entsprechende Abbildunghrendvan den Broek et a{1991)
in einem Lgr-FIRco-Diagramm insbesondere die Auswirkungen tRASFlusslimits
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 Absafzung einer totalen IR-Leuchtkraft mit Hilfe eines
FIRco-Korrekturterms bei Galaxien nicht unproblematisch ist, da einerseits mehre-
re Komponenten mit unterschiedlichen Temperaturen an der Emission beteiligt sein
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konnen Helou et al.1988, andererseits dufig sowohl sehr kalte Staudner Cox,
Krigel & Mezger1986 als auch sehr kleine Staufnker mit variabler Temperatur
(Boulanger et al1988 gleichzeitig vorliegen und zur Emission beitragen. Das macht
die quantitative Analyse schwierig&mdert aber nichts an der Tatsache, dass die FIR-
Farbe zumindest ein qualitatives Mal$ tlie Staubtemperatur in Galaxien ist.

4.7 Der Malmquist-Bias

Da sich die Quellen dieses Sampigser einen groRen Entfernungs- bzw. Rotverschie-
bungsbereich erstrecken, ist die Alngigkeit der Beobachtungsdgden von der Rot-
verschiebung von fundamentaler Bedeutuingdas Versindnis ihrer intrinsischen Ei-
genschaften. Diese ABnhgigkeit 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 Leudtekn Abbildungd.14

noch einmal gemeinsam als Funktion der Rotverschiebung aufgetrageidlt Esfort

auf, dass im Mittel alle vier Leuchtlfte jeweils mit der Rotverschiebung ansteigen.
Diesen in flusslimitierten Beobachtungen unvermeidlichen Effekt bezeichnet man nach
Arbeiten vonMalmquist(192Q 1924 als Malmquist-Bias. Er wurde z.B. vdBonzalez

& Faber(1997 undTeerikorpi(1997 ausfihrlich diskutiert.

Es fehlen in Abbildungt.14 sowohl 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-
schnitt4.2 beschrieben mit dem Quadrat der Leuchtkraftentfernung an. Dies wird auch
eindeutig durch die in den Graphiken eingezeichneten Adigangen dir die Nach-
weisgrenze illustriert.

Letzteres liegt wiederum daran, dass die Quellen umso seltener sind, je |aftadkr

sie sind (Leuchtkraftfunktion). Mit zunehmender Rotverschiebung steigt das betrach-
tete Raumvolumen und erdth dann auch leuchtlftigere Quellen. Besonders leucht-
kraftige Objekte werden daher nicht bei sehr niedriger Rotverschiebung (und somit sehr
kleinem betrachtetem Raumvolumen) beobachtet.

Die soeben beschriebenen Effekte sind sowdinl das hier vorliegende Sample in
allen vier betrachteten Frequeraern wie auchiir das zum Vergleich eingezeich-
nete Veron-Sample in den absoluten optischen Magnituden leicht zu erkennen.
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Abbildung 4.14: Die Leuchtkafte der vier Frequenzbereiche als Funktion der
Rotverschiebung. Wie in den vorherigen Abschnitten beschrieben siatkzlicls
Abschatzungen iir das Detektionslimit bzw. im Fall der optischen Magnituden
Mg zum Vergleich die Quellen des Veron-Kataloges eingezeichnet. Der Anstieg
der Leuchtkafte mit der Rotverschiebung ist in allei@lfen offensichtlich und
wird als Malmquist-Bias bezeichnet.

Zum Vergleich sind in Abbildung.15die entsprechenden vieriHse als Funktion der
Rotverschiebung gezeigt. Da der Fluss eine entfernungsajde Messgifie ist und

die oben @ir Leuchtkafte aufgefihrten Argumente nicht gelten, ist in erstealidrung

kein Zusammenhang von Fluss und Rotverschiebung erkennbar. Insbesondere bei der
scheinbaren optischen Magnitude isieht man bei genauerer Betrachtung sowdahl f

das eigene Sample, aber noch besgerdfe Veron-Galaxien, dass mit zunehmender
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Abbildung 4.15: Die Flusse der vier Frequenzbereiche als Funktion der Rotver-
schiebung. Diese Abbildungen entsprechen dem so genannten Hubblediagramm.
Fur gleichartige Objekte mit konstanter absoluter Helligke8téndardkerzen®)
wirden sich gei@l der Hubble-Beziehung (Gleichurgl3d lineare Zusam-
menlange ergeben. Das ist hier nur fmg relativ gut und @r frr 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, dag$ictatuch die
minimale absolute Leuchtkraft deirfdieses Sample in Frage kommenden Objekte limi-
tiert ist.
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4. DER MULTIFREQUENZDATENSATZ

Eine Auftragung der scheinbaren optischen Helligkeigegen logz nennt man auch
Hubblediagramm. In diesem Diagramm spiegelt sich die aus den Gleichdrgend
4.7 abgeleitete Hubble-Beziehung

m= 5logcz+ 5logy +M —5logHp + 25 (4.13)

wider. Rir gleichartige Objekte mit konstanter absoluter Helligkeit M, so genannte
»Standardkerzen®, ergibt sich im nahen Kosm@isy( 1) eine GeradeUnsold & Ba-
schek1988 Abbildung 5.9.3). Auf kosmologischen Skalen kann man prinzipiell aus
der Abweichung von einer Geraden bei hohen Rotverschiebungensafiiel3en.

Die Objekte unseres Samples sind keine Standardkerzen, sondern ihre intrinsischen
Leuchtki@fte streuen relativ stark (s. Abbildurdigl4). Ferner ist defiberdeckte Wer-
tebereich der gemesseneini$se jeweils deutlich kleiner als der Wertebereich der ent-
sprechenden Leuchtkraft. Daher ist die lineare BeziehungaBe@ieichungt.13 nur

fur mg andeutungsweise zu erkennerghrend @ir alle Leuchtkafte der Gang mit der
Rotverschiebung offensichtlich ist.

Die scheinbare optische Helligkeit walirfalle 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 aus Sediggr

als die Flisse der anderen Frequenzbereiche.

Abbildung4.14zeigt auch, dass die Streuung der Leuchftier grol3 gegdiber potenzi-
ellen K-Korrekturen ist. Daifr diese au3erdem zatzliche Annahmeiiber den Spek-
tralverlauf rotig gewesen @ren, wurde darauf verzichtet.

Vorausblickend sei an dieser Stelle bereits @mt, dass die Betrachtung von Fluss-
bzw. Leuchtkraftverlltnissen eine wirkungsvolle Methode ist, alle hier diskutierten,
rein entfernungsal@mgigen Effekte zu eliminieren (s. Kapitel.
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Kapitel 5

Flussverhaltnisse und Korrelationen

Im folgenden Abschnitt werden die integrierterigde der vier Spektralbereiche Radio
(R), Ferninfrarot (FIR), Optisch (B) undddtgen (X) im Zusammenhang betrachtet
und analysiert. Es werden insbesondere digigkeiten und Korrelationen zwischen
den vier Bandern untersucht.

Grol3e Bedeutung haben die Fluss\éitissefa g, die aus den integrierten i&sen
jeweils zweier Binder A und B gebildet werden:

fa
fag=— . 5.1
AB= 1 (5.1)
Diese haben den Vorteil, dass man einen neuen Parameédt; ddr die Eigenschaften

in zwei Frequenzéndern gleichzeitig widerspiegelt und der leicht mit dritten Parame-
tern verglichen werden kann.

Ein weiterer Vorteil besteht darin, dass ein Flussaéris prinzipiell entfernungsun-
abhangig ist. Es ishquivalent zum entsprechenden Leuchtkrafta#ris, kann jedoch

auch berechnet werden, wenn die Entfernung und damit die Leuchtkraft eines Objektes
unbekannt sind. & das Flussvedltnis ist es weiterhin unwesentlich, ob das betrachtete
Objekt absolut leuchtkftig oder leuchtschwach ist.

Die FlussverBltnisse in dieser Arbeit wurden soweitglich so gebildet, dass ver-
gleichbare Werte in der Literatur zur V&gung standen. In der Literatur wird ferner
auch der sog. Spektralindexverwendet. Er wirdiber ein spektrales Potenzgesetz der
Art

f, Ov@ (5.2)

definiert. Damit ist der Spektralindex zwischen den Frequ&ndérn A und B propor-
tional zum hier verwendeten Logarithmus des Flussénissesfy g:
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

aas Ulog fa/p (5.3)

Ab hier werden nur noch Aktive Galaxien betrachtet, d.h. neben den VBLG die bisher
bereits als XAGN bezeichnete Untergruppe dartgenselektierten Aktiven Galaxien.

Die rontgenselektierten inaktiven undiHGalaxien werden hier nicht weiter liek-
sichtigt. Die Natur der LINER ist nach wie vor nicht sicher geklund 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 gehlt. Das verbleibende Gesamtsample wird in den folgenden Tabellen
kurz mit AGN bezeichnet.

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

5.1 Verhaltnis von Rontgen- zu optischem Flussy g

Im Folgenden sollen die Eigenschaften des Samples émtdgen- und im optischen
Spektralbereich ins Veditnis gesetzt werden. Dazu ist in Abbildubd. der Rontgen-
fluss gegen die scheinbare optische Helligkeit bzw. diatBenleuchtkraft gegen die
absolute optische Helligkeit aufgetragen.

Sowohl die graphische Darstellung wie auch die Korrelationsanalyse zeigen eindeutig,
dass im ersten Fall (Fluss gegen Fluss) keinerlei Korrelatiea 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, deilsaeHim beobacht-
baren Bereich liegen, die Leuchéifte entsprechenddher sind als bei einer nahen
Galaxie. Diese Korrelation spiegelt daher den Entfernungsbereich wider, den dieses
Sampleliberdeckt, und entspricht dem im Abschditff beschriebenen Zusammenhang
zwischen Leuchtkraft und Rotverschiebung (Malmquist-Bias, s. auch Abbilduigy

— sie besitzt keine direkte physikalische Bedeutung, sondern ist durch die Beobach-
tungsnoglichkeiten und die Leuchtkraftfunktion der Galaxien bedingt. Dabei haben
die VBLG im Mittel deutlich tohere Entfernungen (undhere Leuchtkifte) als die
XAGN.

Dieses Verhalten wird sich aus den genanntean@en bei allen in diesem Abschnitt
betrachteten Leuchtkraft-Paaren finden. Interessant ist daher nicht die Korrelation der
Leuchtki&fte als solche, sondern diea8te bzw. Dispersion der Korrelation, die zum
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Abbildung 5.1: Rontgenfluss gegen die scheinbare optische Helligkeit (links)
bzw. die Rdntgenleuchtkraft gegen die absolute optische Helligkeit (rechts).
Wahrend die relativen @f3en (Flisse) keinerlei Korrelation zeigen, sind die ab-
soluten Gol3en (Leuchtkafte) stark korreliert. Bei niedrigen Leuchéifrenuber-
wiegen die XAGN, bei hohen die VBLG. Wie bereits et ist die Zeichenko-
dierung in dieser und in allen entsprechenden Abbildungen wie in der Legende der
Abbildung 3.2 erklart, wobei gefillte blaue Kreise als Symboiif VBLG sowie
offene hellblaue Rauten als SymbdlBL Lac Objekte hinzukommen.

Vergleich mit der entsprechenden Korrelation der jeweiligais$¢ dienen kann. Be-
deutsam sind dagegen eventuelle Korrelationen zwischen desdfl in verschiedenen
Frequenzhndern und die sich daraus ergebenden Flusaltarsse.

Das Vertéltnis von Rdintgen- und optischem Flusg & soll dazu dienen, die Quelle der
Strahlung zu charakterisieren. Es wurde entsprechend dem Ansatfzawmacaro et al.
(1989 genmald

log fx g = log fx +0.4%mg +5.37 (5.4)

berechnet.

Maccacaro et al(1988 geben Wertebereichellf dieses Veréltnis fur verschiedene
Sterntypen, normale Galaxien, AGN sowie BL Lac Objekte an, das in dieser Sequenz
zunehmend ist. Die Absolutwerte vdviaccacaro et al(1988 sind nicht exakt mit

den hier berechneten vergleichbar, da sie iomfgenbereiciEINSTEINFlusse (0.3 —

3.5 keV) und im Optischen das V-Band verwendet haben. Die Unterschiede zu den
hier benutzten FEissen sollten aber relativ gering sein und beim Vergleich deR&r-
ordnungen zu keinen relevanten DiskrepanZ@mdn.Maccacaro et al(1988 finden
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Abbildung 5.2: Das Flussverdltnis fx ;g als Funktion der optischen Absoluthel-
ligkeit Mg (links) bzw. der ®ntgenleuchtkraft k (rechts). Die VBLG haben im
Mittel nicht nur gRere optische Absoluthelligkeiten undmgenleuchtkifte
sondern auchhere mittlere g (s. auch Tabell®.1). Dabei kann es sich kei-
nesfalls um einen Selektionseffekt handeln, da ein solcher sich gegenteilig ausge-
wirkt hatte.

log fx, fur normale Galaxien im Bereich-1.8 ...—0.6, fur AGN im Bereich
—1.3...1.2 undiir BL Lac Objekte im Bereich 0.2 ...1.6.

Abbildung5.2zeigt fur das hier vorliegende Sample das Flussakriis fx /g als Funk-
tion der optischen Absoluthelligkeit pbzw. der Rntgenleuchtkraft k. Im Mittel sind
die VBLG nicht nur im optischen und imddtgenbereich leuchtéftiger als die XAGN,
sie zeigen auf’erdem auch ein etwéhdres Flussvedttnis log g (0.55+ 0.62
gegeriiber 003+ 0.63). Diese Diskrepanandert sich nur unwesentlich, wenn man die
VBLG nur mit den Typ-1-Objekten unter den XAGN vergleicht, da deren jog it
0.16+0.51 nur geringfigig hoher liegt.

Weiterhin ist die Streuung der Werte bei den VBLG etwaldr als bei den XAGN. Der
Abbildung5.2 kann man ferner entnehmen, dass nahezu alle hier gefundenen Werte im
Rahmen der Genauigkeit mit dem entsprechenden Wertebereich&hewaacaro et al.
(1988 vertraglich sind.

Dass das mittlerg ;g der VBLG tiber dem der XAGN liegt, ist auch deswegen bemer-
kenswert, da der &tgenfluss bei den XAGN ein Selektionskriterium war, bei den
VBLG hingegen nicht. Ein Selektionseffekt kann daher als &tkhig ausgeschlossen
werden, da er sich genau gegenteilggth auswirken rssen.

Interessant ist auch der sehr geringe Unterschied des mittiergidér XAGN und der
Untergruppe der Typ-1 XAGN (XAGN-1). Um einendglichen Zusammenhang von

90



5.1 VERHALTNIS VON RONTGEN- ZU OPTISCHEMFLUSS Fy /g

Tabelle 5.1: Statistik des Flussveditnis fx ;g fur das Gesamtsample (AGN) und
verschiedene Untergruppen. Eine graphische Darstellung dieser Daten findet sich
in Abbildung5.3.

|Og fX/B
N Min. Max. <logfxg> ©
AGN 122 162 211 0.18 0.67
AGN-1 93 -0.95 1.44 0.31 0.59
VBLG 37 095 1.44 0.55 0.62
XAGN 85 -1.62 211 0.03 0.63
XAGN-1 56 -0.80 1.27 0.16 0.51
BL Lac 3 0.09 211 0.80 1.14
Syl 39 -0.80 1.27 0.16 0.54
Syl5..19 17 -056 1.14 0.16 0.47
Sy2 6 -076 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,s mit dem Aktivitatstyp zu untersuchen, wurden Mittelwerte und Standardabwei-
chungen von logy g fur alle Galaxien-Typen einzeln berechnet. Diese Daten sind in
Tabelle5.1 aufgelistet und in Abbildung.3graphisch dargestellit.

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 % ;g mitabnehmendem Typ-Parameter mehr oder weniger kontinuierlich zunimmt.
Diese Tendenz ordnet sich in logischer Weise in die Maitcacaro et a(1988 gege-

bene Sequenz ein. Die in Abschr8tB eingefihrte Typ-Sequenz von 0.1 (BL Lac) bis

3 (LINER) kann somit auch als Aktidts-Sequenz interpretiert werden.

Daraus ergibt sichifr Seyfert-1, Seyfert-2 und LINER-Galaxien eine nigberrasch-
ende Abnahme ihres Aktidtsgrades 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 Aktiviitsgrad. Seyfert-1 Galaxien kann man als aktiver als Seyfert-2 Gala-
xien bezeichnen, da man ziglich zur in beiden Galaxientypémnlichen Narrow-Line
Region (NLR) in den Seyfert-1 Galaxien die Broad-Line Region beobachtet, die unter
anderem auch einen erheblichen&uaichen Emissionslinienfluss produziert.

In diesem Zusammenhang werden nur die direkt beobachteten Eigenschaften ver-
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Abbildung 5.3: Das Flussverdaltnis fx ;g als Funktion des Aktivatstyps. Trotz
relativ grof3er statistischer Unsicherheiten ist ein Trend erkennbar, gdasf

der hier verwendeten Sequenz mit zunehmendem Typ-Parameter abnimmt. Da-
mit kann diese zudchst rein formal eingéhrte Typ-Sequenz auch als Aktigis-
Sequenz verstanden werden.

glichen, und es ist somit immer der beobachtete Akiteigrad gemeint — selbst wenn
alle Seyfert-Galaxien wie im Rahmen des Unified Model angenommen intrinsisch
gleich aufgebaut sein sollten und damit auch intrinsisch den gleichen Aksgrad
hatten, sind die direkt beobachteten Eigenschaften wie Emissionslinienspektrum und
fx g unterschiedlich.

Verfolgt man diese Systematik weiter, ergibt siélr tlie VBLG, dass sie ein etwas
hoheres Mal3 an Aktivét als gevdhnliche 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 Galaxiedd Jong et alLl985 van Driel et al1991, Niklas 1997,
Heisler1999 Thean et al2001).
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BereitsHelou et al.(1985 fanden fir ein Sample aus 38 Scheibengalaxien eine sehr
enge, lineare Korrelation dieser @en. Diese Korrelation ist durch ein charakteris-
tisches Verhltnis q bestimmt, dass die Autoren als

frir/3.75- 102 Hz
fr

q=log (5.5)

definieren. Dabei entspricht die Frequenz3 102 Hz der mittleren Welleriinge von
80um im FIR-Band, f ist der bei 1.4 GHz gemessene Strahlungsflugsiti Gesamt-
sample errechneten sie einen mittleren Wert vap> = 2.14 mit einer sehr geringen
Dispersion von 0.14.

Besonders bemerkenswert an der von Helou et al. (1985) beschriebenen Korrelation ist,
dass sieiir verschiedenste Objekte gilt: von dguhigen® Scheibengalaxie M3lber
Spiralgalaxien s@ter Typen mit kontinuierlicher Sternentstehung bis hin zu Galaxien,
die von einem nuklearen Starburst dominiert werden. In ersibeNing charakterisiert

das beobachtete mittlere q die SternentstehungsaktimtAligemeinen.

Helou et al.(1985 schatzten ab, dass weniger als 10% der Radiostrahlung bei 1.4 GHz
von Supernovidberresten (SNR) stammt. Dieses Ergebnis stirabgrein 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 signifikdttene FIR- und Radio-
leuchtki@fte als die nicht aktiven Galaxien. Andererseits weichen die Aktiven Galaxien
nicht signifikant von der FIR-Radio-Korrelation ab. Dagt darauf schlie3en, dass so-

wohl FIR- als auch Radioemission von der Sternentstehungsaktiitniniert werden,

die in den Aktiven Galaxien im Mittel atker ist als in nicht aktiven Galaxien. Das hier
vorliegende Sample ist aufgrund seiner Zusammensetzung besonders geeignet, diese
Zusammenéinge genauer zu untersuchen.

In der Systematik der hier bisher benutzten Nomenklatur wird im Folgenden

log frir/r =0 (5.6)

benutzt. In Abbildungs.4 ist links der Radiofluss gegen den FIR-Fluss aufgetragen.
Die untere eingezeichnete Gerade spiegelt das mittlere Flugdvesk:q> von Helou

et al. (1985 wieder. Man erkennt ein deutlich unterschiedliches Verhalten der beiden
Untergruppen XAGN und VBLG: @hrend 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 dasi@ou et al.
(1985 gefundene mittlere Flussveilinis <g> wieder, das auch sehr gut zum
vorliegenden XAGN-Teilsample passt. Die obere Gerade entspricht dem gerin-
geren<q> fur das VBLG*-Teilsample (s. Tabele2). Rechts ist zum Vergleich

die Radioleuchtkraft gegen die FIR-Leuchtkraft aufgetragen. Drei VBLG heben
sich durch hohen Radiofluss bzw. hohe Radioleuchtkraft deutlich voriiblen

gen Objekten ab g> 1022 ergs cm~2 Hz1); sie sind im VBLG*-Teilsample
nicht enthalten und folglich auch nicht in die Berechnung der oberen Gerade ein-
gegangen.

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

Abbildung5.5zeigt das Flussveditnis frjr g sowohl als Funktion der FIR-Leuchtkraft

wie auch der Radioleuchtkraft. In beideallen sind die Verhltnisse<qg> der Abbil-
dung5.4 als konstante Geraden eingezeichnet. Wiederum ist leicht zu sehen, dass die
XAGN sehr gut zu dem Helou-Wert vong>=2.14 passen (obere Geradeahsend die

VBLG sehr viel sarker streuen und im Mittel ein niedrigergssr aufweisen (untere
Gerade).

Drei VBLG-Objekte heben sich durch einen besonders hohen Radiofluss und damit
ein niedriges #r/r-Verhaltnis stark von alleriibrigen Quellen ab. Sie sind sowohl in
Abbildung 5.4 (fr > 10722 erg st cm~2Hz 1) als auch in Abbildund.5 (log frr/r

< 0) leicht zu identifizieren. Da hier offensichtlich eine atgich Komponente in der
Radioemission vorliegt, die den Radiofluss um etwa zwdif@nordnungen eoint,

liegt die Vermutung nahe, dass Radio-Jets die Ursache samtdén.

Im Umkehrschluss ist mindestens ebenso bemerkenswert, dass im Vergleich dazu alle
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Abbildung 5.5: Das Flussveraltnis fr g /r als Funktion der FIR-Leuchtkraftdig

bzw. der RadioleuchtkraftLr. Die obere Gerade gibt das vételou et al (1985
gefundene mittlere Flussveilinis <g> = 2.14 wieder. Wahrend die XAGN sehr
gut mit diesem Wert vereinbar sind, weichen die VBLG teilweise stark davon
ab und passen besser zur unteren Gerade, die dem mitttepers= 1.62 fur die
VBLG?* entspricht (s. Tabell®.2).

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

Die in Tabelle5.2 wiedergegebenen statistischen Datendi@gtn dieses Ergebnis ein-
deutig: wahrend der Mittelwerklog frr/r> flr das XAGN-Sample im Rahmen der
Genauigkeit mit dem Wert vohlelou et al.(1985 tUibereinstimmt, weicht erif das
VBLG-Sample stark davon ab. Die Streuumgst fur das VBLG-Sample sehr viebher
als fur das XAGN- und das Helou-Sample.

Lasst man die drei stark abweichenden VBLG bei der Statistik ticksichtigt, sinkt

die Streuung erheblich von 1.19 auf 0.33 (Untersample VBLG* in Talielg liegt

aber dennoclilber derjenigen der XAGN und des Helou-Samples. Ebeabken sich

das mittlere £r/r den beiden anderen Samples, bleibt aber noch signifikant unter den
entsprechenden Werten. Dein tlieses VBLG*-Sample berechnetelog fr g /r> von

1.62 entspricht die obere Gerade der Abbildéng(links) und die untere Gerade der
Abbildung5.5.

Die drei abweichenden Quellen haben Flussatrisse §r/r zwischen—0.53 und
—1.52, der entsprechende Mittelweitrfdas Gesamtsample exklusive dieser Objekte
(AGN*) betragt hingegenx<log frir/r>= 1.88+ 0.33. Damit liegt dasgir/r der drei
Quellen um mehr als zwei bis drei @enordnungen bzw. sieben bis zehn Standard-
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.2: Statistik des Flussveditnis frr/r fur 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
frir/r < O fehlen (s. Abbildung.5). Zum Vergleich sind die Werte des Samples
von Helou et al.(1985 mit angefihrt.

log frir/R
N Min. Max. <logfrrr> ©
AGN 30 -152 237 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 -152 225 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 erfartet werden die Ergebnisse der statistischen Analyse durch die Korrelations-
analyse, didquivalente Resultate liefert:alrend die XAGN eine sehr starke Korre-
lation zwischen Radio- und FIR-Fluss zeigen<10.72, P= 0.001), sind die Gil3en

nur fur das VBLG*-Sample korreliert (£ 0.72, P= 0.03), nicht jedochiir das VBLG-
Sample inklusive der drei abweichenden Quelles (+0.07, P= 0.83).

Zusammenfassend kann festgehalten werden, dass die XAGN trotz ihrer nuklearen Akti-
vitat sehr gut mit der Ferninfrarot-Radio-Korrelatiamr hicht aktive Galaxien im Ein-
klang stehen. Unter den VBLG befinden sich drei Quellen, die ein sehr viel kleineres
Flussveriltnis f-r/r fernab von allen anderen Objekten zeigen und daher offensicht-
lich durch besondere Radioemissionjglicherweise Jets) dominiert werden. Mieri-

gen VBLG zeigen zwar auch eine FIR-Radio-Korrelation, allerdings mit einem niedri-
geren mittlerendig /g und goRerer Streuung als die XAGN. Dies ist ein Indiz araf

dass es intrinsische physikalische Unterschiede zwischen den XAGN,foanmalen”

AGN) und den VBLG geben kann.

Bei diesen Betrachtungen ist zu beachten, dass im Vergleich zu den &atnsler
anderen Frequenahder der #r/r-Datensatz relativ klein ist. Die Radigfise dieses

Teils des Datensatzes stammen ausnahmslos aus dem NVSS und sind daher wie auch
von Helou et al.(1985 bei 1.4 GHz gemessen und somit direkt vergleichbar.

Um einen ndglichen Zusammenhang vopd,r mit der FIR-Farbe FIg, zu unter-
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Abbildung 5.6: Das Flussverditnis - r/r als Funktion der FIR-Farbe FIg. Es
ist kein Zusammenhang zwischen beide®@n erkennbar.

suchen, wurden diese &3en in Abbildung5.6 gegeneinander aufgetragen. Der be-
reits in Abschnitt4.6.3 beschriebene Effekt, dass die VBLG im Mittel etwaghbre
FIRco-Werte und damit \@rmere Staubtemperaturen zeigen, ist hier nochabiggér.
Ein Zusammenhang mitjk r ist allerdings nicht zu erkennen.

5.3 fx/rFr als MaB flr Sternentstehungsaktivitat

In der Folge von Sternentstehungsatishen, sog. Starburstspknen massereiche
Sterne und Bntgendoppelsterne (X-ray binaries XRB) eine erheblicbetgenleucht-

kraft erzeugen. Daher stellte sich die Frage nach déglichen Beitrag von Starbursts

zur Rontgenemission unserer Quellen. Um dieser Frage nachzugehen, vergleichen wir
die Rontgenemission mit Ferninfrarot-Messungen des SatelR&%

In Abbildung5.7 sind Rontgen- und FIR-Fluss bzw. Leuchtkraft jeweils gegeneinander
aufgetragen. Zwischen deniSken ist kein Zusammenhang erkennbar, was auch durch
die Korrelationsanalyse bégigt wird (r= —0.14, P=0.42). Die zum Vergleich gezeig-

ten Leuchtkéfte sind hingegen aus den oben (s. Abschnit} geschilderten Gmden
deutlich korreliert (= 0.68, P< 0.001).

Das Verlaltnis von Rontgen- zu Ferninfrarot-Fluss
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Abbildung 5.7: Rontgenfluss als Funktion des FIR-Flusses (links) bziwmtBen-
leuchtkraft als Funktion der FIR-Leuchtkraft (rechts).

fx/FIR = ff—x (5.7)
FIR

ist wesentlich interessanter als die Einzelbetrachtung dissE| da es der Bestimmung
des Beitrags von &tgenemission durch Sternentstehungsaicsia dienen kann. Weil
in guter Naherung sowohl der &htgen- als auch der Ferninfrarot-Fluss ein lineares
Mal fur die Sternbildungsaktivat darstellen, ist das Vedlinis der beiden Gf3en etwa
konstant, sofern der Starburst die Emission dominiotler & Bertoldi (1996 sowie
Boller (1999 findet im Mittel Werte um§ ;7 = 0.003 sowie obere und untere Grenzen
von 0.01 bzw. 0.001.

In Abbildung 5.8 ist dieses Verdltnis als Funktion von FIR- und dhtgenleuchtkraft
aufgetragen. Es sind weiterhin der Mittelwert sowie Ober- und Untergrém4g fr

von Boller (1999 als Geraden eingezeichnet. Da nahezu alle Objekte dieses Samples
oberhalb der Geraden liegen, kann ih@®yenstrahlung nicht durch Sternentstehungs-
ausbiiche dominiert sein. Man kann sogar folgern, désslfe meisten unserer Objekte

der Starburst-Beitrag zurddtgenemission keine wesentliche Rolle spielt, da sie deut-
lich Uber der Obergrenze vdsoller (1999 liegen.

Im Mittel haben die Quellen unseres Samples ribg fx Fr> —0.8+ 0.7 bzw.
<fx,/Fr>= 0.15 ein 50fach bheres Flussveditnis fx rr als die Starburst-Galaxien
von Boller (1999.

Die Korrelationsanalyse begigt eindeutig den visuellen Eindruck der Abbildubig:
wahrend es keine Korrelation zwischepgk und fx /rir gibt (= 0.07, P=0.71), exis-
tiert eineaul3erst signifikante Korrelation zwischeg und fx /rir (r = 0.68, P< 0.001).
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Abbildung 5.8: Verhaltnis von Rontgen- zu Ferninfrarot-Flusg frr als Funk-
tion von FIR-Leuchtkraft (links) und &tgenleuchtkraft (rechts). Als Geraden
eingezeichnet sind Mittelwert sowie Ober- und Untergrefizeiin vom Starburst-
Emission bestimmtesfrr (Boller 1999. Nahezu alle Galaxien dieses Samples
liegenuber der Obergrenze undhnen daher bzglxfrr nicht von Starburst-
Emission dominiert sein.

Daraus kann man folgern, dass das \éfris fx g von der Rontgenemission der Quel-
len bestimmt wird.

Beide Beobachtungen — der starke Exzess yog# gegertiber Starburst-Emission und

die Korrelation von £ ;g mit der Rontgenleuchtkraft — &tzen die Hypothese, dass die
Rontgenemission unserer Quellen von einem Aktiven Kern dominiert wird und sich da-
bei Uber einen relativ groRen Bereich von fashff GroRenordnungen erstrecktyl=
10415, 10% erg s°1), wahrend die FIR-Leuchtkraft nicht dem Kern, sondern der unter-
liegenden Galaxie zuzuordnen ist und im Wesentlicheriibar zwei Gé3enordnungen
streut (Llpig = 10°2...10% ergs ™).

Ein Zusammenhang zwischen dem Aktatittyp und dem Flussvedlnis fx ;g kann

nicht sicher festgestellt werden. Die entsprechenden statistischen Werte sind in Tabelle
5.3 aufgelistet und in Abbildund.9 graphisch dargestellt. Die gedgérer den ande-

ren Typen etwas dheren £ rr-Werte fir Seyfert-1 Galaxien und insbesondeie f
VBLG kann man zwar angesichts der errechneten Unsicherheiten nicht als signifikant
bezeichnen, sie entsprechen aber tendenziell dem Gang ypmit dem Aktivitats-Typ

(s. Abbildung5.3) und sind in diesem Zusammenhang evidenter alsimsith betrach-

tet.

Ein Anstieg von % ,;r mit abnehmenden Aktivitstyp — parallel zum gleicheriif
fx /8 gefundenen Trend —ave konsistent mit dem obigem Ergebnis, dass dietéen-
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.3:Statistik des Flussvedtnis fx /7 g fur das Gesamtsample (AGN) und
verschiedene Untergruppen. Die wichtigsten Werte dieser Tabelle sind in Abbil-
dung5.9graphisch dargestellt.

log fx /FIr
N Min. Max. <logfxpr> O

AGN 37 -259 0.50 -0.83 0.70
AGN-1 30 -259 0.50 -0.74 0.72
VBLG 11 -259 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

Syl 14 -1.70 0.04 -0.78 0.48
Sy1.5..19 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

emissioniiberwiegend aus dem Aktiven Kern, die FIR-Emission hingegen aus der stel-
laren Komponente der Galaxie stammt, wobei eiiekRopplung dieser beiden Kom-
ponenten, die den beschriebenen Trerddtgh sollte, keinesfalls ausgeschlossen werden
kann.

5.4 Lgr/Lg als Mal3 der Sternentstehungsaktiviiit

Das Verfaltnis von Ferninfrarotleuchtkraft zu Blauleuchtkrafk/Lg ist ein MaR fir

den InfrarotexzelR in Galaxien. Man kann dieses §riis in einer ersten dherung

auch als direktes MalRif die Sternentstehungsakt&ttbetrachten. \Bhrend IR Uber-
wiegend durch sehr junge, massereiche Sterne bestimmt wird, die sich noch in den
Staubwolken befinden, in denen sie entstanden, spiegeltoL allem den Anteil an
OB-Sternen wider. Aus diesem Grunde wirgg/Lg als MaR fir das Verfltnis gegen-
wartiger zu vergangener Sternentstehung betrachtet: ein hoher Wert deutet auf eine der-
zeit Uberdurchschnittliche Sternentstehung bis zum Starburst hin, ein niedriger Wert
indiziert eine kontinuierliche Sternentstehueél 1993 van Driel & de Jongl99Q
Klaas19898.
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Abbildung 5.9: Das Flussverditnis fx /rir als Funktion des Aktivitstyps. Wie in
Abbildung5.8sind zu&tzlich die Grenzeriir den Beitrag von Starburst-Emission

als Geraden eingezeichnet; man kann erkennen, dassiauwtie £inzelnen Akti-
vitatstypen (abgesehen von dem statistisch nicht relevanten einzelnen LLAGN)
der Starburst-Beitrag zurdtgenemission unbedeutend ist. Beksichtigt man

die ebenfalls eingezeichneten Standardabweichungen innerhalb der einzelnen Ak-
tivitatstypen, ist ein Trend vor frr nicht sicher erkennbar.

Abbildung 5.10 zeigt den FIR-Fluss aufgetragen gegen die scheinbare optische Hel-
ligkeit mg sowie die FIR-Leuchtkraft gegen die absolute optische Helligkejt. Ntr-

neut sind die beiden absolutend®en Lrr und Mg sehr stark korreliert (= —0.48,

P = 0.002), aber auchsfr und n zeigen eine nur geringfjig schvachere Korrelation
(r=—-0.43, P=0.006). Dies untermauert den oben beschriebenen Zusammenhang und
besatigt, dass auchif das hier vorliegende Sample die Sternentstehungsailk@rien
bestimmenden Einfluss auf den ferninfraroten und den optischen Fluss der Quellen hat.

Um die bisher benutzte Nomenklatur fortabfen, wird die in der Literatur auch als
Leuchtkraftverfltnis Lgir/Lg bezeichnete @f3e hiewvan Driel & de Jond1990 sowie
Keel (1993 folgend als

L
log feir/8 = IogE—E:R = 0.4mg + log frir + 4.51 (5.8)
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Abbildung 5.10: FIR-Fluss fr gegen die scheinbare optische Helligkeig m
(links) bzw. FIR-Leuchtkraft kg gegen die absolute optische HelligkeitsM
(rechts). Sowohl die beidenidse als auch die beiden Leuclite sind jeweils

untereinander signifikant korreliert (s. Text).

berechnet, wobeifr der durch Gleichung.9 gegebene FIR-Fluss ist.

In Abbildung 5.11 ist dieses Veraltnis 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 durchigeft, deren Resultate in Tabebe4 aufgelistet sind. In
Abbildung5.11(unten rechts) erkennt man unter den VBLG zwei Quellen, die sich sehr
deutlich von allen anderen abheben (Ipgfg > 0.5). Es handelt sich dabei um 3C390.3
und ESO 548- G 081. Die VBLG exklusive dieser beiden wurdendie statistische

und die Korrelationsanalyse als neue Untergruppe VBIr@ben dem Gesamtsample
(AGN) sowie den XAGN und VBLG separat betrachtet.

Fur alle vier Samples ergeben sich signifikante Korrelationen zwisgheg und Leir.

Wie schon anhand der Abbildurkgl1zu vermuten war, zeigen die beiden Teilsamples
XAGN und VBLG eine sarkere Korrelation als das AGN Gesamtsample. Der Aus-
schluss der zwei stark abweichenden Quellerlerilie Korrelation fir VBLG™ ge-
geriber VBLG nochmals deutlich von 0.59 auf 0.69.

Ein analoges Bild liefert die Regressionsanalyse: Die Steigungen der Regressionsgera-
den fir die XAGN (m= 0.6540.14) und die VBLG (m = 0.18+0.07) sind signifikant
unterschiedlich. & das AGN Gesamtsample @hman naturge&? einen mittleren
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Abbildung 5.11: Fluss- bzw. Leuchtkraftvetttnis f-r/g als Funktion der FIR-
Leuchtkraft (links). Zur besserdbbersichtlichkeit sind rechts in gleicher Weise
die Untergruppen XAGN (oben) und VBLG (unten) getrennt dargestelltaizus
lich sind die Regressionsgeradém las AGN Gesamtsample (gestrichelt) sowie
die Untergruppen XAGN und VBLG (gepunktet) eingezeichnet.

Wert.

Die Tatsache, dass eine Korrelation zwischﬂﬁ/g und Lgr besteht, ist nichiiberra-
schend. Ein entsprechendes Ergebnis wurde z.B.Letmert & Heckmar(1995 fir

ein Sample von etwa 50 Starburst-Galaxien publiziert. Wie oben bereits beschrieben
fuhrt ein junger Sternentstehungsausbruch zu starker Ferninfrarot-Emission und damit
auch zu einem hohen Flussvéftmis f-r g, da die optische Emission erst mit zeitlicher
Verzogerung ansteigt.

Sehr bemerkenswert hingegen ist, dass die Korrelatiordie Untergruppen XAGN

und VBLG" deutlich sérker ist als fir das AGN Gesamtsample und sidir fdiese

beiden Untergruppen signifikant unterschiedliche Regressionsgeraden errechnen. Ursa-
che daiir konnte sein, dass nicht allein diberall gleicher Starburst-Mechanismus in
jeweils unterschiedlicher &tke wirkt, sondern die Objekte der beiden Untergruppen
zusatzlich intrinsische Unterschiede aufweisen. Es kann allerdings auch nicht ausge-
schlossen werden, dass ein anderer Parameter als der AGNWTgie Zweiteilung der

in Abbildung5.11dargestellten Daten verantwortlich ist.
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.4:Ergebnisse der linearen Regression (Geradensteigung m und Ordina-
tenabschnitt b) und der Korrelationsanalyse ugg/g mit Lrir. Die Untergruppe
VBLG™ entspricht der Untergruppe VBLG exklusive zweier deutlich abweichen-
der Quellen (s. Text).

frir/B — LAIR
N m b r P

AGN 39 034+£010 -144+44 0.57 <0.001

XAGN 26 065+014 -285+6.0 0.76 < 0.001
VBLG 13 027+£0.19 -121+86 0.59 0.033
VBLG" 11 018+007 -81+33 0.69 0.019

Die statistische Analyse des Flussw@thisses #r/g hinsichtlich der verschiedenen
AGN-Typen ergab keine zatzlichen Erkenntnisse: im Rahmen der Genauigkeiten ist
das mittlere fr g fur jeweils alle AGN-Typen mit dem Mittelwertif das Gesamtsam-
ple von<fgr/g>= —0.026+0.472 vereinbar, weshalb auf eine graphische Darstellung
verzichtet wird.

In der Literatur wurde von einigen Autoren ein Zusammenhang zwisgfeg und der
FIR-Farbe FIR, diskutiert, die man wie in Abschnitt.6.3beschrieben als Maif die
Staubtemperatur betrachten kaiiaas (1988 bzw. de Jong et al(1984) fanden eine
Korrelation dieser Gif3en tir ein Sample von 89 Galaxien. Autlkehnert & Heckman
(1995 fanden eine entsprechende Korrelation niihérer Streuung alklaas (1988,

die allerdings nicht quantifiziert wirdVolstencroft et al(1986§ zeigen eine entspre-
chende Abbildungir 94 Galaxien aus einem Feld um dérigalaktischen Pol, aus der
ebenfalls eine Korrelation zwischend,g und FIR: ersichtlich ist. Bevan Driel & de
Jong(1990 ist hingegeniir ein Sample von 49 SO-Galaxien bestenfalls eine marginale
Korrelation erkennbar.

Abbildung 5.12zeigt das Flussvetitnis f-r/g als Funktion der FIR-Farbe FIg fur

das hier vorliegende Sample. ZAizlich ist als gestrichelte Gerade die Wiaas(1988
beschriebene Korrelation eingezeichnet. Die Galaxien des hier vorliegenden AGN-
Samples befinden sich im gleichen Bereich des Diagramms wi€lbas (1988, wei-

sen allerdings einedhere Streuung auf. Ein Unterschied zwischen XAGN und VBLG
ist in dieser Abbildung nicht zu erkennen. Es liegt keine signifikante Korrelation zwi-
schen g g Und FlR vor (r=0.15, P=0.35).
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Abbildung 5.12: Das Flussveraltnis frr/g als Funktion der Ferninfrarot-Farbe
FIRco. Die gepunktete Gerade spiegelt eiie €¢in Sample von 89 Galaxien ge-
fundene Korrelation widet{laas(1988 bzw.de Jong et a1984). Die Quellen
unseres Samples liegen im gleichen Bereich, zeigen aber selbst keine signifikante
Korrelation.

5.5 fr/galsKriteriumf Urradiolaute und radioleise AGN

Analog zu den bisherigen Abschnitten ist in Abbilduh@3der Radioflussg gegen die
scheinbare optische Helligkeitgrbzw. die RadioleuchtkraftLr gegen die absolute
optische Helligkeit M aufgetragen. Beim Vergleich der scheinbareid€&m &llt auf,

dass die VBLG im Radiobereich deutlich heller als die XAGN sind, im Optischen aber
kein groRer Unterschied besteht. Erneut zeigen die absolut@be@vlLr und Mg ein

sehr starke Korrelation & —0.68, P< 0.001), aber auch die scheinbarendGen k

und ny sind signifikant, wenn auch deutlich scheher korreliert (&= 0.24, P= 0.03).

Fur den Vergleich von optischer und Radiohelligkeit verwendet man aus historischen
Grunden die Begriffe radiolaut und radioleiseatWend 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 Verlaltnis von Radio- zu optischem Fluss benutzt, das in der Litergufidnmit R
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Abbildung 5.13: Radiofluss & gegen scheinbare optische Helligkeig rflinks)
bzw. RadioleuchtkraftLr gegen absolute optische HelligkeigMrechts).

bezeichnet wird. Mit der voAllen (1976 angegebenen Umrechnung der B-Magnitude
in einen monochromatischen Flugsergibt sich

log fr/g = R= Iogff—r‘:3 =logfr+0.4xmg+19.36 . (5.9)
v,

Ferner wird folgende Definition voKellermann et al(1989 tilbernommen:

radioleise (RQ): #/p<1 bzw. log /<0
radiolaut (RL): {/g>10 bzw. logk/pp>1

Dabei wird der Bereich X fg/g< 10 alsUbergangsbereich angesehen; die entspre-
chenden Objekte werden gelegentlich akdio-intermediate (RI)* bezeichne¥{ller
et al.1993 Falcke et al1996.

Abbildung5.14zeigt fz g sowohl als Funktion der optischen Absoluthelligkei s

auch der Radioleuchtkraft_r. Man kann deutlich erkennen, da@g‘ kontinuierlich
verteilt ist und daher eine definitorische Abgrenzung von radiolauten und -leisen Quel-
len notwendig ist. Die zu diesem Zweck oben angegebenen Grenzdfeltermann et

al. (1989 sind gestrichelt eingezeichnet.

Weiterhin erkennt man, dass die VBLG im Mittel eiditeres Flussveditnis fz g auf-
weisen. Um dies zu quantifizieren wurden diaufigkeiten von radiolauten und radio-
leisen Quelleniir die Untergruppen VBLG, XAGN und XAGN-1 wie auclirf die
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Abbildung 5.14: Das Flussverdltnis fz g als Funktion der optischen Absoluthel-
ligkeit Mg (links) bzw. der RadioleuchtkraftLr (rechts). Dieses Flussvéilnis
dient nactKellermann et al(1989 zur Unterscheidung von radiolauten (RL) und
radioleisen (RQ) Quellen, die entsprechenden Grenzen (RLgl@g¥ 1 und RQ:
log fr/g< 0) sind als gestrichelte Linien eingezeichnet.

Tabelle 5.5: Samplegdl3e N, absolute und relativeddfigkeiten von radioleisen
(RQ), radiolauten (RL) und intermeifien (RI) Quellen sowie mittleres log &

fur die verschiedenen Untergruppen des Samples. Zum Vergleich sind au3erdem
die entsprechenden Weriigrfdie 113 BQS-Quellen voKellermann et al(1989

mit angegeben.

N RQ RI RL <log fr/g>
BQS 113 79/70% 12/11% 22/19%
VBLG 39 2/ 5% 11/28% 26/67% 2.021.27
XAGN 49 12/25% 24/49% 13/26% 0.68.94
XAGN-1 29 6/21% 16/55% 7124% 0.668).92
BL Lac 3 1/33% 2/67% 1.540.96
Syl 17  4/24% 9/52% 4/24% 0.59.80
Sy1.5..1.9 12 2/17% 7/58% 3/25% 08B.07
Sy2 6 2/33% 3/50% 1/17% 0.741.27
LLAGN 10 4/30% 3/10% 3/30% 0.400.84
LINER 1 1/100% 0.24
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Abbildung 5.15: Haufigkeiten von radiolauten und radioleisen Quellen: schwarz
eingezeichnet sind radioleise Quellen, schraffiertWiergangstypen und nicht
schraffiert radiolaute Quellen. Auffallend ist der hohe Anteil radiolauter Quellen
unter den VBLG.

einzelnen AGN-Typen bestimmt. Die entsprechenden Werte sind in TabBlkaifge-

listet und in Abbildungb.15als Histogramm graphisch dargestelltaiwend die VBLG

zu 67% radiolaut sind, sind es die XAGN nur zu 26%. In dem in der Tabelle zum Ver-
gleich mitangeifihrten, 113 Quellen umfassenden Palomar Bright Quasar Survey (BQS)
Sample vorKellermann et al(1989 ist der Anteil von radiolauten Galaxien mit 19%
noch etwas geringer.

AuBBerdem ist in Tabell&.5auch das mittlere logsfg fur die einzelnen Untergruppen
des Samples angegeben. Dieses ist bei den VBLG ebenfalls deutheh als bei den
XAGN: die Differenz in<log fr/g> von 1.34 entspricht einem im Mittel zwanzigfach
hdoherem § g 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 auchidieh ihres mittleren
log fr/g praktischiiberhaupt nicht unterscheiden.

Im Vergleich der beiden Diagramme der Abbildubd 4 ist offensichtlich, dassgfg

in sehr viel sarkerem Mal3e vowLg als von M5 abhangt. Dies wird von der Kor-
relationsanalyse eindeutig basgt: es gibt eine extrem starke Korrelation zwischen
fr/g Und VLR (r = 0.74, P < 0.001), ungleich sirker als die ebenfalls signifikante
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Abbildung 5.16: Das mittlere Flussveditnis fz /g der einzelnen AGN-Typen.
Auch hier sind zuatzlich die Grenzwertellr radiolaute bzw. radioleise Quellen
eingezeichnet. Es ist ersichtlich, dass sich im Mittel die verschiedenen Seyfert-
Typen, LLAGN und LINER alle im intermedren Bereich befinden und sich
beziglich ihres mittlereng,g kaum unterscheiden, wohingegen die VBLG radio-
laut sind.

Korrelation von /g und Mg (r = —0.24, P< 0.001). Das bedeutet, das Fluss\athis
fr/g wird von der Radioemission gegmt, und ist insofern konsistent mit dem Ergebnis
von Kellermann et al(1989, die beziglich ihres BQS-Samples keine offensichtliche
Abhangigkeit von & g und Mg fanden.

Auch fur das Flussveditnis fz g wurde eine Statistikifr alle AGN-Typen einzeln be-
rechnet. Die Ergebnisse sind in Abbildubgd.6graphisch dargestellt. Man erkennt, dass
im Mittel die VBLG das lochste &g aufweisen. Ansonsten liegen nur noch die BL Lac
Objekte im Bereich der radiolauten Quellen. Die Mittelwerte aller anderen Typen liegen
im Rahmen der Genauigkeiten affinlichem Niveau inUbergangsbereich zwischen
radiolaut und radioleise. Damit wird das bereits afibete bemerkenswerte Ergebnis
untermauert, dass es diesbglich keinen nennenswerten Unterschied zwischen XAGN
und Typ-1 XAGN gibt.

Die physikalischen Ursacheiirfdie Existenz von radiolauten und radioleisen Quellen
sind bis heute unklar und werden in der Literatur offen und kontrovers diskutiahteFr
re Hypothesen, z.B. dass radiolaute AGN nur in elliptischen und radioleise Quellen nur
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Abbildung 5.17: Radiofluss & gegen Bntgenfluss (links) bzw. Radioleucht-
kraft vLr gegen die Rntgenleuchtkraft k (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 Lodteo( 200Q Ho & Peng2001), die Umge-
bung des AGN bzw. der Galaxi®I¢Lure & Dunlop2001ab, Percival et al2001) und

die Akkretionsrate Dopita 1997, 2000 als entscheidende Paramet@ér flas Erschei-
nungsbild Aktiver Galaxien im Radiobereich.

5.6 Verhaltnis von Rontgen- zu Radiofluss £ /r

In Abbildung5.17ist in deriblichen Weise der Radioflusg §egen den Bntgenfluss

fx bzw. die RadioleuchtkraftLr gegen die Rntgenleuchtkraft k dargestellt. Auch
hier besteht zwischen den beiden Leuchttan eine sehr starke Korrelation=r0.78,

P< 0.001), wahrend @ir die Flusse in dieser Abbildung keine Korrelation erkennbar ist
und auch der Spearman-Test nur eine sehr geringe Korrelatier0(20, P= 0.07)
ergibt.

Dies steht im Einklang mit Untersuchungen von radiolalR&SATAGN, bei denen
Reich et al(2000 keine Korrelation zwischen Radio- undRgenflussBrinkmann et
al. (1995 hingegen eine sehr starke Korrelation zwischen Radio- uirtdgenleucht-
kraft fanden.
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Abbildung 5.18: Das Flussverdltnis fx g als Funktion der Bntgenleuchtkraft
Lx (links) bzw. der RadioleuchtkraftLr (rechts). Die ungleich atkere Korre-
lation von f; g mit der Radioleuchtkraft legt nahe, dass dieses Flusalter —
wie auch kg (s. Abbildung5.14) — von der Radioemission dominiert wird.

Das Flussveraltnis von Rontgen- zu Radioflussfr wird analog zu g /r (Gleichung
5.5 als

fyx /4.84- 10" Hz
fr

fx/r= (5.10)

berechnet, wobei die Frequen®4- 10t Hz der Energie von 2 KeV entspricht. Ob-
schon einige Autoren das umgekehrte \&this fz/x verwenden (z.BYi & 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 g als Funktion der Bntgenleuchtkraft k und der Radio-
leuchtkraftvLr. Es liegt eine schwache Antikorrelation vog/g mit Lx (r = —0.24,

P =0.03) und eine sehr starke miLr (r = —0.75, P< 0.001) vor. Dahingehendhnelt
das Verfaltnis fx g dem Verféltnis fz /g, das ebenfalls eine sehr starke Korrelation mit
VLR zeigt (s. Abschnitb.5) — beide Flussvedltnisse werden offenbar deutlich von der
Radioemission dominiert.

Zur ndheren Untersuchung des Zusammenhangs zwischen dedtiessen § r und
fr/g sind diese Gif3en in Abbildung.19gegeneinander aufgetragen. Es zeigt sich wie-
derum eineaul3erst starke Antikorrelation dieser beiden FlussMantsse (r= —0.80,
P < 0.001). Ein entsprechendes Resultat erhielten beRsitskmann et al.(1995,
wobei sie fir Quasare und BL Lac Objekte eine deutlichrkere Korrelation alstfr
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Abbildung 5.19: Die Flussverhltnisse % g und fz g. Zur besseren Vergleichbar-
keit mit den entsprechenden Abbildungen Bnmkmann et al(1995 undReich

et al.(2000 ist fr g nach links zunehmend aufgetragen. Die von diesen Autoren
gefundene Korrelation der beidend@Ren ist auch hier offensichtlich.

Seyfert-Galaxien und nicht aktive Galaxien fandegrich et al(2000 betrachten eben-
falls diese beiden Flussvetlinisse, quantifizieren aber nicht die offensichtlich weniger
starke Korrelationiir inr Sample von radiolauten AGN. Die Korrelation impliziert eine
Abhangigkeit der FormLx ~ Lr%LgP, 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 &sst sich feststellen, dass die Korrelatiandie VBLG strker (r= —0.90,

P <0.001) und iir die XAGN entsprechend etwas geringer (8.70, P< 0.001), in
beiden Fllen aber eindeutig signifikant aédit. Die Dominanz der Radioemission ist
bei den VBLG ausgepgter als bei den XAGN.

Auf eine Darstellung der Aldngigkeit von § ;g 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 Mittelwait las Gesamtsample

von <log fy jg>= —4.7+1.1.
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Tabelle 5.6: Ergebnisse der Korrelationsanalyse der sechs Flusateidse mit
der Rotverschiebung zif das Gesamtsample (AGN) wie aucin élie beiden Un-
tergruppen XAGN und VBLG. Angegeben ist jeweils diedGe 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

fxs | 119 040 <0001|8 036 <0001 37 0.2 0277
frs | 85  0.69 <0.001|46 0.50 <0001/ 39 0.48 0.002
fxr | 79 —041 <0001|45 —021 0.174 |34 —0.44 0.010
ferr | 30 —0.49 0.006 |18 —008 0.741 |12 —0.41 0.190
fxr | 36 039 0.020|26 057 0.002|10 0.18 0614
fers | 39 035 0.031]26 057 000213 017 0571

5.7 Flussverlaltnisse als Funktion der Rotverschiebung

Wie bereits weiter oben kurz eélint ist einer der Vorteile bei der Betrachtung von
Flussveriltnissen, dass sie prinzipiell entfernungsursatgig sind. In diesem Ab-
schnitt sollten die sechs Flussvalimisse, die aus deniidsen in den vier Frequenz-
bandern berechnet wurden, als Funktion der Rotverschiebbatyachtet werden.

Korrelationen zwischen Flussveéiltnissen und der Rotverschiebuninken Indikatio-
nen fr eine kosmologische Entwicklung der Objekte sein. Sierlen durch das bereits
beschriebene (s. Abschniitl) Zusammenwirken von Beobachtungsgtichkeiten und
Leuchtkraftfunktion der Quellen hervorgerufen werden, insbesondgte &ine unter-
schiedliche Entwicklung der Leuchtkraftfunktionen in verschiedenen Fregaerdem
(spektrale Entwicklung) eine Aldimgigkeit des entsprechenden Flussaériisses von
der Rotverschiebung zur Folge. Eibeersichtilber den derzeitigen Kenntnisstand zur
Evolution von AGN gibtOsmer(2003. Hier soll vor allem auch untersucht werden,
ob sich die Untergruppen XAGN und VBLG diesliggich gleich oder unterschiedlich
verhalten.

Abbildung5.20zeigt alle sechs Flussvéilinisse als Funktion der Rotverschiebung. Es
ist offensichtlich, dass die &tke der Korrelationen deutlich unterschiedlich ist. Bemer-
kenswert ist, dass die Untergruppen XAGN und VBLG manchmal sehr verschiedene
Bereiche der Diagramme b@&kern, manchmal aber auch kaum trennbar sind. Dabei ist
zu bedenken, dass die unterschiedlichél&rder einzelnen Dateitge vor allem den

rein visuellen Vergleich erschwert.

Die Ergebnisse der quantitativen Korrelationsanalyse sind in Tabeélaufgelistet.
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Abbildung 5.20: Die sechs Flussveditnisse als Funktion der Rotverschiebung z.
Die entsprechenden Ergebnisse der Korrelationsanalyse dieser Funktionen sind in
Tabelle5.6 aufgelistet.
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5.8 DISKUSSION DERKORRELATIONEN

Dabei wurden alle Berechnungen sowott tlas Gesamtsample (AGN) als auchn f
die beiden Untergruppen XAGN und VBLG durchgbft. Im Gesamtsample zeigt sich
fur alle sechs Flussveihnisse eine signifikante Korrelation mit der Rotverschiebung.
Allein die beiden schéchsten Korrelationen vorx frir bzw. frir/g 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
vollig anderes Bild: einige Flussvaitinisse sindiir die jeweilige Untergruppe nicht
mit z korreliert, wobei diesifr die beiden Untergruppen jeweils deutlich unterschiedlich
ist. Fir die XAGN zeigen £ /r und frjr/r keine Korrelation mehr mit z i die VBLG

sind sogar nur nochgfg und fx ;g mit z korreliert.

Dass die Korrelationskoeffizienten bei der Betrachtung von Untergruppen kleiner wer-
den, kann teilweise auch dadurch bedingt sein, dass diese Untergruppen naflirgem
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 jeweiligé&x der entsprechenden Stichpro-

be beiicksichtigt wird.

Dass hingegen in einigerafien (z.B. fr /g fur XAGN —s. Tabellés.6) die Untergruppe
deutlich sérker korreliert als das AGN Gesamtsample und dass im direkten Vergleich
von XAGN und VBLG Wllig unterschiedliche Korrelationen festzustellen siradstl

sich keinesfalls mit statistischen Effekten der Stichprob@Rgrerkaren. Es ist indes-
sen ein starkes Indidif intrinsische Unterschiede zwischen den beiden Untergruppen,
die sich hier in einem deutlich unterschiedlichen Korrelationsverhalten hinsichtlich der
Rotverschiebung niederschlagen.

Eine vergleichbare Untersuchung machBemkmann et al(1995 fur ein Sample von
AGN, die sowohl imROSATRONntgenkatalog als auch im 87GB-Radiokatalog enthal-
ten sind. Sie fanden, dasg/g unablangig von der Rotverschiebung zu sein scheint,
wahrend /g und fx /g 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-
falligkeiten einzelner MessgRen und ihrer Veridtnisse diskutiert wurden, sollen nun

die Ergebnisse noch einmal Wberblick betrachtet werden. Dazu eignen sich als die

am besten untereinander vergleichbaren Ergebnisse diejenigen der Korrelationsanalyse.
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

Tabelle 5.7:Ergebnisse der Korrelationsanalyse der viérsBe (obere &lfte der
Tabelle) sowie der vier Leuchtiite (untere Hlfte). Die Korrelationsanalyse be-
zog sich immer auf das Gesamtsample; eine Ausnahme bildet eia&zlalse
Analyse von §r 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
mg X fx 123 -0.02 0.790

f|:|R X fR 30 0.27 0.152

f|:|R X fR 27 0.61 0.001 AGN*
f|:|R X fx 36 -0.14 0.419

mp X f|:|R 39 -0.43 0.006

mg x fr 88 0.24 0.027

fx x fr 83 0.20 0.071

Mg x Lx 120 -0.53 < 0.001

Lrr X VLR 30 0.85 < 0.001

Lrr x Lx 36 0.68 < 0.001

MB X L|:|R 39 -0.48 0.002

Mg x vLr 85 -0.68 < 0.001

Lx x vLr 80 0.78 <0.001

5.8.1 Flisse und Leuchtkiafte

Die Flusse wie auch die Leuchtkite 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 AbschnitteB.1bis 5.6 gezeigt.

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

Bei den vier Hissen 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 gjnohch

feir sowie ni und fr.

Es fallt auf, dass der &tgenfluss mit keinem anderen Spektralbereich signifikant
korreliert. Das ist umso bemerkenswerter, da dént8endatensatz der zweibgpte ist
und somit eine zu geringe Sampléfe keinesfalls die Ursache sein kann.
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Tabelle 5.8:Ergebnisse der Korrelationsanalyse der sechs Flusiiteidse f /g

mit den zwei korrespondierenden Leuclitken La und Lg. Die jeweils an erster
Stelle aufgeifihrte Leuchtkraft korreliert sehr stark mit dem entsprechenden Fluss-
verhaltnis.

Korrelation N r P

fxg x Lx 119 053 <0.001
fxg x Mg 119 -0.08 0.174

fFIR/R X VLR 30 -0.71 <0.001
fFlR/R X LF|R 30 -0.34 0.069

fX/FlR X LX 36 0.68 < 0.001

fX/FIR X LF|R 36 0.07 0.705
fFIR/B X LER 39 0.57 <0.001
fFlR/B X MB 39 0.33 0.039
frs X VLr 85 0.74 <0.001
frs X Mg 85 -0.24 0.001
fxr X VLr 79 -0.75 <0.001

fxr x Lx 79 -0.24 0.030

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

5.8.2 Flussverlaltnisse

Um zu untersuchen, ob die Flussvéithisse f g von einer der in sie eingehenden
Grollen A bzw. B dominiert werden, wurden sie auf Korrelationen mit den entsprechen-
den Leuchtkaften La und Lg analysiert. Die Ergebnisse sind in Tabél&zusammen-
gestellt. Wiederum finden sich die dazugaben graphischen Darstellungen bereits in
den vorangehenden Abschnittern bis 5.6.

Es zeigt sich, dass jeweils eine von den zwei in Frage kommenden Leaftbtkstark

mit dem entsprechenden Flussv@this korreliert, d.h. diese ist die bestimmende f
das jeweilige Verhltnis. In Tabelles.8ist sie immer an erster Stelle aufgéft. Ist die

RadioleuchtkrafvLr beteiligt, so ist jeweils sie die dominierendedBe.
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5. FLUSSVERHALTNISSE UND KORRELATIONEN

Die drei Flussveraltnisse g /g, fr/g Und fx /g korrelieren auch mit der jeweils zweiten
eingehenden Leuchtkraft, allerdings signifikant sabler. Bei den anderen drei Fluss-
verhaltnissen ist das eindeutig nicht der Fall.

5.8.3 Folgerungen aus den Korrelationen

Unter den sechs Flussvé@ilmissen ist§ g auch deshalb besonders wichtig und aussa-
gekraftig, weil es fir nahezu das gesamte Sample vorliegt. Die hier erzielten Ergebnisse
liefern zusammen mit schon véviaccacaro et a[1988 gefundenen Resultaten starke
Evidenz, dassyf/g ein zuveréssiger Parametetif das Mal3 an Aktivat einer Quelle

ist. Damit kann die in dieser Arbeit in Abschnit3 eingefihrte Typ-Sequenz von 0.1
(BL Lac) bis 3 (LINER) auch als Aktiviats-Sequenz verstanden werden.

Das hier vorliegende Sample ist aufgrund seiner Struktur gut geeignetirdierinale
Galaxien gefundene Ferninfrarot-Radio-Korrelation aughdie verschiedenen Arten
Aktiver Galaxien zu untersuchen. Es zeigte sich, dass die XAGN trotz ihrer Kernak-
tivitat beziglich der FIR-Radio-Korrelation sehr gut mit nicht aktiven Galaxider-
einstimmen. Unter den VBLG befinden sich drei Quellen, die ein sehr viel kleineres
FlussverRltnis fr|r/r als alle anderen Objekte zeigen und daher offensichtlich durch
besondere Radioemissiongglicherweise Jets) dominiert werden — offenbarggt &

gut geeignet, solche Quellen zu identifizieren. Giieigen VBLG zeigen zwar auch eine
FIR-Radio-Korrelation, allerdings mit einem niedrigeren mittlergp & und gio3erer
Streuung als sowohl die XAGN wie auch die Galaxien des Vergleichsamplgseion

et al.(1985. Die physikalische Ursachérf die Ferninfrarot-Radio-Korrelation ist darin

zu sehen, dass beide Spektralbereiche durch Emission von Sternentstehung dominiert
werden (s. Abschni.2).

Aus dem Flussveditnis fx ;g konnte gefolgert werden, dads fdie meisten der Ob-

jekte des hier vorliegenden Samples der Starburst-Beitrag @otg@nemission kei-

ne wesentliche Rolle spielt. Weiterhin wurde eine starke Korrelation yoagf mit

der Rontgenleuchtkraft gefunden. Beide Ergebnisse sind so zu interpretieren, dass die
Rontgenemission unserer Quellen von einem Aktiven Kern dominiert witly@nd die
FIR-Leuchtkraft der unterliegenden Galaxie zuzuordnen ist.

Fur das Flussveditnis f-r g findet sich eine Korrelation mit der FIR-Leuchtkraftk,

wie sieahnlich bereits vorLehnert & Heckman(1995 beschrieben wurde und deren
Ursache auf (junge) Sternentstehungsaiuste zuickgetihrt 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. Ddoer hinaus ist jedoch bemerkenswert, dass diese
Korrelation fir die Untergruppen XAGN und VBLG deutlich sérker ist als ir das

AGN Gesamtsample und dass sidnbeiden Untergruppen signifikant unterschiedliche
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5.8 DISKUSSION DERKORRELATIONEN

Regressionsgeraden errechnen. Ursachi@ déhnte sein, dass nicht allein diverall
gleicher Starburst-Mechanismus in unterschiedlicharkgtwirkt, sondern die Objek-
te der beiden Untergruppen azlich intrinsische Unterschiede aufweisen. Barke
allerdings auch ein anderer Parameter als der AGN-Tiyglie aufllige Zweiteilung
des tir/g- Lrir- Diagramms (Abbildung.11) verantwortlich sein.

Zwischen radiolauten und radioleisen Quellen konnte anhand des Flussvisdes

fr/g Unterschieden werden. Es zeigte sich, dass die VBLG im Mittel ein deuthicerh

es kg aufweisen. Viithrend 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 @spntieren dabenormale
AGN", was sich auch durch den Vergleich mit dem BQS-SampleKeliermann et al.
(1989 zeigt.

Das Flussveréitnis fx ;g ahnelt dem Veraltnis fz g in Bezug auf eine sehr starke Korre-
lation mit der RadioleuchtkraftLr — beide Flussve#ditnisse werden offenbar deutlich

von der Radioemission dominiert. Dementsprechend korrelieren auch die beiden Fluss-
verhaltnisse untereinandauf3erst stark. Eine signifikante Adotrgigkeit von AGN-Typ
konnte fir fx g nicht festgestellt werden.

Zusammenfassend betrachtet sprechen alle in diesem Abschnitt erzielten Resultate
dafur, dass dir die gro3e Mehrheit der Quellen dieses Samples die Spektralbereiche
R, FIR und B von Sternentstehung dominiert werden. Di@t8enemission hingegen
erfahrt 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
frir/r UM sieben bis zehn Standardabweichungenter dem Mittelwert der restlichen
Quellen liegt und die somit eine sehr starke,&mbche Radiokomponente zeigen.

Sowohl beiglich der FIR-R-Korrelation als auch desig/g-Lrir-Korrelation zeigen

sich signifikante Unterschiede zwischen den Untergruppen XAGN und VBLG (bzw.
VBLG*/VBLG 1), 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 beaokt es sich naturgei® auf die Typ-1 AGN (in-
klusive derUbergangstypen 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 wirdyriknte die Breite der er-
laubten Emissionslinien eiéul3erst wichtiger Parameter sein. Bei einer schedvent
gen Geometrie in der Broad-Line Regioarnte er sogar ein direktes Mal3 des Blick-
winkels auf diese Scheibe darstellen.

6.1 Emissionslinienbreiten

Als Linienbreite wurde prirar die Halbwertsbreite FWHM,full width at half maxi-
mum®) der Balmerlinien & und H3 gemessen. In einigerafflen konnte nur eine der
Linien (meist Hx) gemessen werden. In der Mehrzahl dalié&wurde sowohl die Halb-
wertsbreite von ld als auch von 8 bestimmt und daraus der Mittelwert gebildet. Um
eine einheitliche Messmethode aucin Epektren mit geringem Signal/Rausch-\&th

nis oder komplexen Linienprofilen zu verwenden, wurde die Linienbreite als FWHM
eines Gaul3-Fits an das Linienprofil bestimmt (s. Absclaniijt

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: Fur Objekte, bei denen die Halbwertsbreite sowoh! van ais
auch von HB gemessen werden konnte, sind beide Werte gegeneinander aufgetra-
gen; zuatzlich ist der Mittelwert von ld und H3 auf der Diagonalen eingezeich-
net. Fir Objekte, bei denen nur eine der beiden Balmerlinien gemessen werden
konnte, ist der entsprechende Wert ebenfalls auf der Diagonalen eingetragen.

der erlaubten Emissionslinie MgA\2798 gemessen.

In Abbildung 6.1 ist fur die Objekte mit breiten Balmerlinien die Halbwertsbreite von
HpB gegen die von H aufgetragen. Zudzlich sind auf der Diagonalen die Mittelwerte
aus beiden Halbwertsbreiten sowig fliejenigen Objekte lir die nur die Breite einer
der Linien gemessen werden konnte, der entsprechende Wert aufgetragen.

Die Werte streuen um die Diagonaléyr fdie FWHM Hx = FWHM Hp gilt. Es gibt
mehr Objekte, bei denenf-breiter ist als  (Messwerte oberhalb der Diagonalen) als
umgekehrt. Diesesl3t sich im Rahmen von Modellen der Photoionisation durch eine
zentrale Kontinuumsquelle verstehdrokaki et al.1992 Collin-Souffrin & Dumont
1989.

Der gleiche Effekt wird ebenfalls bei Variabaiisuntersuchungen gefunden, bei denen
die Ausdehnung bzw. der leuchtkraftgewichtete Zentrumsabstded Entstehungsre-
gion verschiedener Emissionslinien anhand von Laufzeibggmingen bestimmt wird
(z.B. Bischoff, Kollatschny1999 Kollatschny, Bischoff & Dietrich2000. Mit sol-
chen Beobachtungen konnte auch hegt werden, dass die Gravitationake 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 FWKMegeneinander
aufgetragen. Die Abweichungen zwischen diesen sind verglichen mit den intrin-
sischen Unterschieden zwischen Hnd H3 (s. Abbildung6.1) gering.

linienemittierende Gas sehr viebsker als der Strahlungsdruck sind und somit die BLR
tatsachlich gravitativ gebunden ist und sich die Geschwindigkeiteimzelner Wolken
im Gravitationspotenzial der Zentralmasse wie

vOr 2 (6.1)

mit dem Abstand zum Zentrumverhalten Peterson & Wandel999 2000 — dies ist
ein wichtiges Ergebnis zum Ve#stdnis der Linienbreiten.

Es ist allerdings auch zu higksichtigen, dass die Messung dex-tHbzw. H3-Linien-
breiten jeweils anderen Schwierigkeiten unterliegeahrend bei der H-Messung dies
meist dieUberlagerung durch die benachbarteni[N6548 6584-Linien ist, ist es bei
der H3-Messung i.d.R. die geringere Signaldte.

Fur 28 Galaxien wurde die breitecHd oder H3-Linie durch zwei Komponenten ange-
passt (s. AbschnitB.1). Ein Beispiel dafir ist die Galaxie PKS 2349-01, dereroH
Linie mit den angepassten Linienkomponenten in Abbild8rigdargestellt ist. In die-

sen Rllen 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 FWHM
(rechts) zuihren, ist die optische Absoluthelligkeitdjegen beide @f3en auf-
getragen. Bdiglich der generellen Trends, die im folgenden Abschizt1ge-

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 enthieltaG&teichundb.1
entsteht die breitere Komponentaher am Zentrum des AGN, ist somitidter vom
diesem beeinflusst und damit vorogGerem Interesse.

Diese Vorgehensweise ist vergleichbar mit derjenigen in der Variatsdihalyse, 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 zen#duengrollatschny &
Bischoff2002).

Zum Vergleich wurde aus der breiten (b) und der sehr breiten (v) Komponente ein fluss-
gewichteter Mittelwert FWHN, der Linienbreite gedl?

FWHM - fy-+ FWHM, - f
FWHMy, = b fEL M- Ty 6.2)
\%

berechnet. Dieser ist in Abbildun§.2 gegen die zuvor bestimmte Halbwertsbreite
FWHM aufgetragen. FWHM 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 zwischerudd H3 (s. Abbildung6.1) aber
gering.
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Abbildung 6.4: Anteil der AGN-Typen mit breiten Linienkomponenten. Schraf-
fiert dargestellt sind diejenigen AGNJjrfdie Halbwertsbreiten breiter Balmerlini-
enkomponenten gemessen werden konnten. Nat@@érmandelt es sich dabei um
die Typ-1 AGN; diese Abbildung zeigt der Volstdigkeit halber, dass bei diesen
ohne Ausnahme breite Balmerlinienkomponenten gemessen werden konnten.

Um in einem weiteren Vergleich die Unterschiede beurteilendmnkn, wurde in Ab-
bildung 6.3 die optische Absoluthelligkeit il sowohl gegen FWHM als auch gegen
FWHM,, aufgetragen. Es sind nur geritigige Unterschiede sichtbar. In Bezug auf die
generellen Trends, die im folgenden Abschfi2.1genauer diskutiert werden, zeigen
sich keine wesentlichen Abweichungen.

Eine Liste der Galaxien, bei denen breite Balmerlinien durch zwei Komponenten an-
gepasst wurden, ist in Tabel#e3im Anhang zu finden. Es istif Ho und H3 jeweils

die Halbwertsbreite FWHM der breiten (b) und der sehr breiten (v) Komponenten so-
wie der relative Flussanteil der sehr breiten Kompondptd,: aufgelistet. Ferner ist

die flussgewichtet gemittelte Halbwertsbreite FWKHMhd der Mittelwert der relativen
Flussanteile der sehr breitermHund H3-Komponenten aufgéhrt.

In Abbildung 6.4 ist der Vollsandigkeit halber der Anteil der verschiedenen AGN-
Typen schraffiert dargestelltiif den Halbwertsbreiten von breiten Balmerlininenkom-
ponenten gemessen werden konnten. Natuéfemst das nur bei den Typ-1 AGN
(VBLG, Seyfert-1 undJbergangstypen 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: Haufigkeitsverteilung derii Ha bzw. H3 gemessenen Linien-
halbwertsbreiten. Schwarz dargestellt sind die VBLG, die bei grol3en Linienbrei-
ten nahezu die gesamte Population stellen, die schraffierten Bereiche der Balken
entsprechen den XAGN. Bemerkenswert ist @le8erst groRe Bereich von Halb-
wertsbreiten, den das Sample durchgehi@merdeckt.

gemeint, wenn inftig von Linienbreiten die Rede ist.

Im Folgenden wird der Mittelwert der Halbwertsbreiten voo Hnd H3 verwendet,
falls diese bei beiden Linien gemessen werden konnte, ansonstefichatlie Halb-
wertsbreite der jeweils messbaren Linie.

Abbildung 6.5 zeigt die Haufigkeitsverteilung dieser Halbwertsbreiten. Das Gesamt-
sampleiberdeckt durchgehend danRerst groRen Bereich von 1000 km bis 16 000

kms 1. Es ist ersichtlich, dass die schwarz dargestellten VBLG nahezu die gesamte
Population der Objekte mit sehr groRen Halbwertsbreiten (FWHM 000 kms?)
stellen. AulRerdem ist ihre Verteilung sehr viel breiter als die der XAGN (schraffierte
Bereiche), die stark zwischen 2 000 kmtaind 5000 kms?! konzentriert sind.

Als einzige Ausnahmeallt mit der gib3ten Linienbreite aller Objekte ESO 416-G 002
auf. Nach dem optischen Spektrugite diese Galaxie auch als VBLG klassifiziert wer-
den lonnen. Sie entstammt jedoch dedmtgenselektiertem XAGN-Sample und wird
daher hier als Seyfert-1 gdirt. Die Halbwertsbreite ihrer recht schwachen breiten H
Linienkomponente wurde zu 16 000 km'sabgeschtzt.
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Tabelle 6.1: Statistik der Halbwertsbreiten der Balmerlinie ldnd H3 fur das
Gesamtsample (AGN-1) sowie die beiden Untersamples XAGN-1 und VBLG.
Die Mittelwerte wurden wie im Text beschreiben errechnet — diese wettiehef
weitere Analyse benutzt.

FWHM / kms™?
Ha HB Mittelwert

AGN-1  6000+3690 7420:4240 6220:3720

XAGN-1 4070£2390 449Gt2590 4250t2450
VBLG 8810+3440 9170:4080 876Qt 3550

Es gibt zwei Samples so genanniBrouble-peaked emission line AGN* (DP-AGN) in

der Literatur (s. Abschnit®.1), die hinsichtlich der Hufigkeitsverteilung der Balmer-
Halbwertsbreiten mit diesem Sample vergleichbar sind: beide Samples enthalten eben-
falls auch Objekte mit sehr grof3en Linienbreiten und die entsprechenden Abbildungen
10a) vonStrateva et al(2003 sowie 4a) vorEracleous & Halperrf2003 ahneln der
Abbildung6.5.

Tabelle 6.1 listet die Mittelwerte der Linienhalbwertsbreitefirfdas Gesamtsample
(AGN-1) sowie die beiden Untersamples XAGN-1 und VBLG auf. In den Spalten H
und H3 sind jeweils die entsprechenden Mittelwerte und Standardabweichungen aller
messbaren Linien aufg@frt. Fur die Mittelwerte wurde zuiichst gegebenenfalls ein
Mittelwert aus Hx und H3 gebildet (s.0.) und dieser wiederuiber alle Objekte des
entsprechenden Samples gemittelt. DaHa mehr Messungen alsif HB3 vorliegen,

liegt der resultierende Mittelwerémer am k- als am H3-Wert. Dieser Mittelwert wird

bei den folgenden Betrachtungen verwendet.

Das auflligste 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 deutlichdmer sind; das spiegelt diarfdie Abbildung6.5beschriebene
breitere Verteilung der VBLG beidheren Halbwertsbreiten wider.

Weiterhin wird hier nochmals quantitativ belegt, dass im Mitt@ bteiter als H ist.
Dieser Effekt wurde bereits anhand der Abbilduhg ersichtlich und seine physikali-
schen Ursachen wurden in diesem Zusammenhang diskutiert (s.0.).

AbschlieRend wird die Linienhalbwertsbreite als Funktion der Rotverschiebung betrach-
tet; dazu sind in Abbildung.6 beide Gbl3en gegeneinander aufgetragen. Wie bereits
gezeigt haben die VBLG gegéber den XAGN im Mittel eine &ihere Rotverschiebung

und eine lbhere Linienbreite. Daher befinden sie sich in dieser Abbildiregywiegend
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Abbildung 6.6: Linienbreiten als Funktion der Rotverschiebung. Die Schwer-
punkte der beiden Untergruppen bgiich 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 Gbl3en.

im rechten oberen Teil des Diagrammsalwend die XAGN entsprechend eher im lin-
ken unteren Bereich liegen. Insgesamt betrachtet dominiert aber die Striguemden
nahezu vollsindigen Bereich des Diagramms.

Die in Tabelle6.2 aufgelisteten Ergebnisse der Korrelationsanalyse zeigen eindeutig,
dass es zwalir 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 Schwerpunkteiogich Linienbreite und Rotverschiebung
haben und dadurch die beiden an sich nicht korrelierteif3&m in Gesamtsample be-
trachtet wieder eine Korrelation zeigen, die zwar nicht stark 0.24), wegen des
groRen SampledN(= 101) aber signifikant ist.

Zusammenfassend sei festgehalten, dasalfe Typ-1 AGN inklusive detJbergangs-
typen bis Seyfert-1.9 eine Linienbreite bestimmt werden konnté@hnéhd die VBLG
eine breite Verteilung mit einem sehr hohen Mittelwert von 8760 kheigen, kon-
zentrieren sich die XAGN stark zwischen 2000 km sind 5000 kmst. Zusammen-
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Tabelle 6.2:Ergebnisse der Korrelationsanalyse zwischen Linienhalbwertsbreite
FWHM und Rotverschiebung ziiF das Gesamtsample (AGN-1) findet sich eine
signifikante Korrelation, in den beiden Untergruppen XAGN-1 und VBL® f
sich genommen sind die G8en 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 aufertiehv
hohen 16 000 km's' auf.

6.2 Korrelationen mit der Linienbreite

Um mogliche Zusammeridnge der verschiedenen Mes#§en mit der Linienhalb-
wertsbreite genauer zu untersuchen, wurde der FWHM-Parameterraum in folgende vier
Intervalle aufgeteilt:

l:  1000- 2500 kms!
Il:  2500- 5000 kms!
Il: 5000 — 10000 kms?
IV: >10000 kms?

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

6.2.1 Leuchtkrafte

Fur diese vier Halbwertsbreitenintervalle wurden jeweils separat die statistischen Pa-
rameter der verschiedenen Beobachtungf$gn berechnet. Die entsprechenden Daten
(GruppengdlRe N, Mittelwert<L > und Standardabweichurm@ beZiglich der Leucht-

krafte der vier Frequenander sind in Tabellé.3 aufgelistet und in den Graphen der
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Abbildung 6.7 eingezeichnet. Weiterhin sind in Tabelie8 die statistischen Parameter
fur das Gesamtsample AGN-1 sowig flie beiden Untergruppen XAGN und VBLG
aufgefihrt.

Tabelle 6.3:Statistik der Leuchtkifte in den vier Frequenzindern B, X, FIR und
R jeweils fir das Gesamtsample AGN-1, die beiden Untergruppen XAGN-1 und
VBLG sowie fur die vier oben definierten Halbwertsbreitenintervalle | — IV.

Mg [mag] log Lx [ergs ]
N <Mp> () N <logLx> o
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 llI 35 -21.96 2.11| 32 43.79 1.13
FWHM IV 17 -22.39 1.93| 14 44.07 0.92

logvLg [ergs] log Lrir [ergs Y]
N <logvLr> © N <logLgr> o
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 | 7 38.54 0.66| 5 43.97 0.34
FWHM lI 20 39.71 1.92] 12 43.88 0.49
FWHM llI 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 uberwiegend bhere, die XAGNuberwiegend niedrigere Linienbreiten
haben, sollten die VBLG statistisch den Halbwertsbreitenintervallen Il bzvahiMich

sein, die XAGN hingegen eher den Intervallen | und Il. Genau dieses kann anhand der
Tabelle6.3verifiziert werden. Neben der von der urgpglichen Selektion der Galaxien
abhangigen Einteilung in XAGN und VBLG soll im Folgenden das Hauptaugenmerk
auf den unabéingigen, objektiven Parameter FWHM gerichtet werden.

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

FWHM x N T P
Mg 101 -0.22 0.001
VLR 68 0.40 0.001
Lx 94 0.21 0.039
Ler 32 025 0.160
fr/B 68 0.35 0.004
fx /R 62 -0.27 0.034
friR/R 24 -0.44 0.032
/B 93 0.10 0.328
frir/B 32 -0.15 0.400
f/FIR 29 0.13 0.498

Leuchtk@ften in den vier Frequenabdern B, X, FIR und R sowie mit den entsprechen-
den Flussverditnissen aufgelistet.

Beziglich der vier Frequen&nder ergab sich eine eindeutig signifikante Korrelation
der Halbwertsbreite mit M sowie mitvLg. In beiden Rllen ist die Wahrscheinlichkeit
der Null-Hypothese P, einen entsprechenden Korrelationskoeffizienten aus e#ler zuf
gen Verteilung zu erhalten, nur 0.1%y Lkorreliert deutlich schécher mit FWHM

(r =0.21, P=0.039), wahrend man bei fr nicht von einer eindeutigen Korrelation
sprechen kann, wobei die relativ geringe Anzahl von Datenpunkter 81) befick-
sichtigt werden muss.

Abbildung 6.7 zeigt die Leuchtkafte in den vier Frequenandern als Funktion der
Halbwertsbreite. Zugzlich sind jeweils Mittelwerte und Standardabweichungen in den
vier oben definierten Halbwertsbreitenbereichen | — IV eingezeichnet. Insgesamt be-
trachtet besttigen diese Auftragungen und die Ergebnisse der statistischen Analyse
diejenigen der Korrelationsanalyse. Allerdings ist der signifikante Unterschied in der
Korrelation von Mg 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 gewhlt, dass sie einerseitsaglichst nahe an einer maximalen Zahl von Daten-
punkten liegen, andererseits abéchstens ein oder zwei Datenpunkte aul3erhalb des
eingegrenzten Bereichs bleiben.
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Abbildung 6.7: Leuchtki@fte in den Frequen&mdern B, X, FIR und R als Funk-

tion der Linienhalbwertsbreite FWHM. Zaklich sind jeweils Mittelwerte und
Standardabweichungen in den vier definierten Halbwertsbreitenbereichen | — IV
sowie empirische obere und untere Begrenzungslinien (s. Text) eingezeichnet, die
den besetzten Parameterraum verdeutlichen sollen.

Anhand dieser Eingrenzungen ist leichter nachvollziehbar, dasstiiker als Ly mit

der Linienbreite FWHM korreliert: in beidendlen steigt die obere Begrenzung mit
zunehmender Halbwertsbreite an, die untere steigt aber nur péeibht an, vahrend

sie bei Lx abfallt und somit einer sehr starken Korrelation entgegen steht; es steigt in
erster Linie die Streuung derdRtgenleuchtkraft k mit der Linienbreite.

Die statistische Analyse in den vier Halbwertsbreitenintervallerabigsals unabangi-
ges Verfahren die Resultate der Korrelationsanalyse. Der Anstieg (bzw. Abfall bei
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6.2 KORRELATIONEN MIT DERLINIENBREITE

r < 0) der Messgifl3e mit zunehmender Halbwertsbreite ist dort afi3ggn, wo auch

die stirkste Korrelation errechnet wurde gWLR). Zwar sind fir die einzelnen Mes-
sungen die Dispersion der Datenpunkte und damit die statistischen Unsicherheiten re-
lativ grof3 (s. Tabelleés.3 und Abbildung6.7), so dass ihre Signifikanz —iwden sie

allein betrachtet — in Frage gestellt werdémhte. In Kombination mit deaquivalen-

ten Ergebnissen der Korrelationsanalyse einerseits wie auch der visuellen Bewertung
der entsprechenden Graphen unteriB&sichtigung der Begrenzungslinien anderer-
seits wird die Zuvedssigkeit dieser Resultate entscheidendletthDadurch, dass im
Wesentlichen gleiche Resultate durch drei urgaigige Methoden erzielt wurden, sind

sie als stichhaltig einzustufen.

6.2.2 Flussverlaltnisse

Tabelle6.5enthalt entsprechend der Tabeie3die Ergebnisse der statistischen Analyse
fur die sechs Flussveitlinisse. Wiederum wurde das Gesamtsample AGN-1 einerseits
in die Untergruppen XAGN und VBLG, andererseits in die vier definierten Linienbrei-
tenintervalle | — IV separiert. Mittelwerte und Standardabweichungen aus dieser Tabelle
sind auch in den nachfolgenden Abbildundge8 6.9und6.10eingezeichnet.

Bei den Flussverditnissen /g und fx /g ist aus der Statistik kein Gang mit der Halb-
wertsbreite erkennbar. In diese@llen kann man daher auch nicht die XAGN bzw.
VBLG bestimmten Halbwertsbreitenintervallen zuordndir. die Uibrigen Flussvert-
nisse gilt analog wieilr die Leuchtkafte, dass die VBLG statistisch den Halbwertsbrei-
tenintervallen Il bzw. IVahneln, die VBLG hingegen eher den Intervallen | und Il.

Betrachtet man die Ergebnisse der Korrelationsanalyse der Linienhalbwertsbreite mit
den Verlaltnissen der kisse in den vier Frequerahdern (s. Tabellé.4), findet sich

eine hochsignifikante Korrelation nuifdas Flussveditnis fz 5. Die Veraltnisse § /g

und frr/r zeigen eine schiachere, aber immer noch signifikante Korrelation mit der
Linienbreite. In Abbildungs.8sind die entsprechenden Graphiken dargestellt.

Bei den Flussverditnissen £ ;g und frir g liefern weder die graphischen Darstellun-
gen (s. Abbildunds.9) noch die Ergebnisse der Korrelationsanalyse Hinweise auf eine
Korrelation mit der Halbwertsbreite. Das kann wiederum auch dadurch bedingt sein,
dass in diesendlen relativ wenig Datenpunkte vorliegen.

Auch fur das Flussveditnis fx g findet sich keine Korrelation mit der Halbwertsbrei-
te. Allerdings zeigt hier die graphische Darstellung der Abbildaérif eine deutlich
unterschiedliche Verteilung der beiden Untergruppen XAGN und VBLG.

Wahrend die mittlerenyf;g-Werte fir alle vier FWHM-Intervalle nahezu identisch sind,
liegt der f ,g-Mittelwert fur die VBLG etwas bher als @ir die XAGN. Daraus kann man
folgern, dass die VBLG entsprechend im Mittel ein etwéhdres Mald an Aktivétt
aufweisen (s. Abschnif.1).
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Tabelle 6.5:Statistik der Flussve#itnisse jeweilsiir das Gesamtsample AGN-1,
die beiden Untergruppen XAGN-1 und VBLG sowig flie vier definierten Halb-
wertsbreitenbereiche | — IV.

|Og fR/B |Og fX/R
N  <logfr/g> o N <logfx/r> o
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 | 7 0.57 0.33| 6 -4.03 0.54
FWHM Il 20 1.10 1.37| 19 —-4.55 1.16
FWHM I 25 1.42 1.36| 24 -4.79 1.19
FWHM IV 16 2.28 1.00| 13 -5.37 1.22
log frir/R log fx /Fir
N <|Og fFIR/R> o N <|Og fX/F|R> (0]
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 | 4 1.93 0.25| 5 -0.85 0.81
FWHM I 8 1.95 0.36| 11 -0.64 0.60
FWHM llI 9 1.59 0.88| 10 -0.72 0.62
FWHM IV 3 -0.21 155 3 -0.44 0.92
log frir/B log fx /B
N <|Og fFIR/B> o) N <|Og fX/B> o)
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 | 5 0.21 0.16| 13 0.39 0.61
FWHM Il 12 -0.14 0.45| 34 0.23 0.51
FWHM llI 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 Flussverhltnisse & g, fx /;r Und frr/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 auffilliger 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 niedrigegyg fehlen im vorliegenden Sample
vollig. Um diesen Effekt zu verdeutlichen, wurde in AbbildusidOeine Hilfsgerade so
eingezeichnet, dass sich alle VBLG rechts oberhalb die Geraden befinden. Die XAGN
hingegen verteilen sich symmetrisch um die Gerad&hnend 14 Objekte sich in un-
mittelbarer Nihe der Gerade befinden, liegen jeweils genau 21 XAGN ober- wie auch
unterhalb der Geraden.
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Abbildung 6.9: Die Flussverhltnisse % ;g und frr/g 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 @en. Auf Begrenzungslinien wurde verzichtet,
da sie nicht hilfreich erschienen.

Die grof3e Anzahl von Datenpunkten in diesggysFFWHM-Diagramm (37 VBLG und

56 XAGN) spricht daifir, dass es sich hierbei um einen systematischen Effekt handelt.
In diesem Fall viire es eine wichtige, einsémnkende Beobachtungrfein AGN-Modell

und kdnnte Rickschiisse auf den Blickwinkel zum AGN zulassen, was im folgenden
Kapitel noch genauer diskutiert werden wird (s. Abschnig.3.

Auf vergleichbare Beobachtungen vills & Browne (1986 sowieWills & Brother-
ton (1995, dieahnliche Schlussfolgerungen zulassen, wird ebenfalls in Abséh8it
eingegangen.

6.3 Das Balmerdekrement

Unter dem Balmerdekrement wird allgemein das Intétsverlaltnis der Balmerlinien
verstanden, im Folgenden bezieht es sich jedoch immer auf die breiten Komponenten
der beiden gtrksten Balmerlinien B und H3 (s. Abschnitt3.1):

BD — fHa 6.3)
fp

Die Grol3e dieses Wertes zeigt nur schwache digigkeit 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 Ved#iltnis des Rntgenflusses zum opti-
schen Flussyg als Funktion der Halbwertsbreite der erlaubten breiter bizw.
HB-Emissionslinie. Zuatzlich sind Mittelwerteiir 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 hinziigefdass 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 000K ergibt sich ein Wert BD = 2.8 (Osterbrock1989.

Weiterhin ist zu bdicksichtigten, dass durch die wellanbenab&ngige Staubextink-

tion das Balmerdekrement vedgdert werden kann und es somit auch ein Mafidie
Gesamtextinktion und damitif die Menge des Staubs zwischen Entstehungsgebiet der
Linien und Beobachter darstellt. Da ein deutlich geringerer Wert als 2.8 unter plau-
siblen physikalischen Annahmen nichbgiich ist, wurden iir einige Einzelélle, 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 Tabell®.6 zusammengefassten sta-
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10 —

BD

1000

Abbildung 6.11: Balmerdekrement el/H[3 der breiten Emissionslinienkompo-
nenten als Funktion ihrer Halbwertsbreite FWHM. Ztrich sind Mittelwerte

fur die vier definierten FWHM-Intervalle | — IV eingezeichnet (s. auch Tabel-

le 6.6). Es ist weder ein Zusammenhang zwischen den beiden hier betrachteten
Grollen noch ein signifikanter Unterschied zwischen den Untergruppen XAGN

FWHM [km s—1]

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

[—1IV.

N BD
AGN-1 59 39+16
XAGN-1 24 34410
VBLG 35 42+19
FWHM I 9 37+10
FWHM I 12 36+14
FWHM 1l 25 42+£21
FWHM IV 13 3.6+09
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6.3 DAS BALMERDEKREMENT

Tabelle 6.7: Ergebnisse der Korrelationsanalyse des Balmerdekrements mit
der Linienhalbwertsbreite FWHM, mit den Leucldkien in den vier Fre-
quenztandern B, X, FIR und R sowie mit deren Fluss\@thissen. Nur die Radio-
leuchtkraftvLr und die drei entsprechenden Flussdtthisse zeigen eine gewis-

se Korrelation mit dem Balmerdekrement.

N r P
FWHM 59 0.03 0.825

Mg 59 -0.08 0.533
Lx 53 0.12 0.398
Ler 21 0.16 0.490
VLR 44 0.33 0.031

frs 44 037 0.014
frrr 18 -0.56 0.016
fxr 39 -0.36 0.026

fxrr 18 0.37 0.132
frrs 21 -0.22 0.327
fxg 52 -0.04 0.756

tistischen Werte zeigen, dass das mittlere Balmerdekrement der VBLG zwaridteras

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 ausschlie3lich im Rahmen der Streuung der Messwerte. Es gibt keinerlei Kor-
relation zwischen Balmerdekrement und Linienbreite.

Wie in Abschnitt2.1 dargelegt, wurde im Rahmen dednified Models* haufiger pos-
tuliert, dass BLRG bzw. VBLG eindheres Balmerdekrement als géawmliche AGN
zeigen — damit kommt obigen Ergebnissen unseres Sample besondere Bedeutung zu.

Ware die Halbwertsbreite ein direktes Malf3 des Inklinationswinkels, unter dem wir eine
z.B. scheiberiirmige BLR sehen, und &e das Balmerdekrement — verursacht durch
unterschiedliche Stau@islendichten entlang des Sehstrahls — ebenfalls vom Inklina-
tionswinkel ablngig, so viarde man eine Korrelation der beidendBen erwarten. Da
dies nicht der Fall ist, sind die Annahmen zumindest in dieser einfachen Form nicht
zutreffend.

Abbildung 6.12 zeigt das Balmerdekrement als Funktion der Leudtftkrin den vier
Frequenzhndern B, X, FIR und R, in Abbildun@.13ist es als Funktion der sechs ent-
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Abbildung 6.12: Das Balmerdekrement als Funktion der Leuchtte in den vier
betrachteten Frequeréabdern. Eine rafig starke Korrelation besteht nur zwi-
schen RadioleuchtkraftLr und Balmerdekrement @& 0.33, P= 0.031; siehe
Tabelle6.7), die anderen drei Leuchtkite sind nicht mit dem Balmerdekrement
korreliert.

sprechenden Flussveilnisse aufgetragen. In Tabeber sind die korrespondierenden
Ergebnisse der Korrelationsanalyse zusammengefasst.

Von den vier Leuchtkiften scheint einzigLr eine gewisse Korrelation mit dem Bal-
merdekrement aufzuweisen — dafspricht der Korrelationskoeffizient von=¢ 0.33
bzw. P= 0.031. Die anderen drei Leuch#dte sind eindeutig nicht mit dem Balmerde-
krement korreliert. Dieses Resultat wird bei Betrachtung der Flusahieitse besttigt:
die drei mit dem Radiofluss gebildeten Valtmisse (&g, frir/r, fx/r) korrelieren mit
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dem Balmerdekrement, die drei anderen Flussilénfsse (% jrir, fr/s, fx/B) korrelie-
ren hingegen nicht.

Diese Konstellation deutet sehr stark darauf hin, dass die bei den drei Fliésvisgen
gefundene Korrelation nur sekusreér Natur ist und allein durch die prare 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 TeilsampleaggpBetrachtet man

die beiden Teilsample VBLG und XAGN separaif3t sich keine signifikante Korre-

lation einer der hier diskutierten Giten 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 Edrterung der beiden Teilsamples nicht sinnvoll.

6.4 Ergebnisse der optischen Spektroskopie

Die in diesem Abschnitt erzielten Ergebniss@zaen sich auf drei unalingige Metho-

den: statistische Analyse, Korrelationsanalyse sowie graphische Darstellung und Be-
wertung. Da alle drei Methoden im Wesentlichen jeweils zu gleichen Resultdiesm,

erhoht dies die Aussagekraft der Ergebnisse entscheidend.

In Bezug auf die Untersuchungen zur Linienhalbwertsbreite bleibt festzustellen, dass
genau die drei Flussveilinisse, 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 Verlaltnisse, die mit dem optischen Fluss gebildet wurden, weisen jedoch keine
vergleichbare Korrelation mit der Linienbreite auf. Daraasst sich folgern, dass die
Radioleuchtkraft, nicht jedoch die optische Leuchtkrafier die Leuchtkifte in den
anderen Frequenahdern dominiert.

Besonders wichtig unter den Flussvéithissen ist jg: einerseits kann es als Mal f

die nichtthermische Aktivéat angesehen werden, andererseits zeigt es deutliche Diskre-
panzen zwischen XAGN und VBLG, die nicht allein auf einen Effekt unterschiedlicher
Linienbreiten zuiaickgefihrt werden Bnnen.

Beziglich des Balmerdekrements zeigte sich keinerlei Zusammenhang mit der Linien-
halbwertsbreite. Von den Leuch#ften der vier Frequenzbereiche ergab sich aiudie
Radioleuchtkraft eine &f3ig starke Korrelation mit dem Balmerdekrement, die offen-
sichtlich wiederum dazutihrt, dass auch die drei Flussvaltmisse, 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 Flussientsse.
Nach der numerischen Korrelationsanalyse (s. Talzeflesind die drei Verhlt-
nisse, in die der Radiofluss eingeht, mit dem Balmerdekrement korreliert (rechte
Spalte dieser Abbildung), die anderen drei hingegen nicht (linke Spalte).
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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

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

7.1 RoOntgenselektion Aktiver Galaxien

Der erste grof3e Schrittif diese Arbeit war die Selektion des XAGN-Samples. Wie in
Abschnitt2.2 beschrieben, wurden diese zuvor nicht als aktiv klassifizierten Galaxien
aufgrund einer hohenahlrate im Rntgenkatalog RASS-BSC ausghit.

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

Um die Effizienz der Selektion zu quantifizieren, sind in Tab&ltein Anlehnung an
Tabelle3.3die absoluten und relativenddfigkeiten der einzelnen Galaxien-Typen nur
fur das XGAL-Teilsample aufgelistet. Das Verfahren hat zu einer sehr hohen Detek-
tionsquote von 79% AGN géahrt.

Es zeigte sich ferner, dass im XGAL-Sample viedlgere Gruppen von Galaxien ent-
halten sind: Typ-1 AGNUbergangstypen Seyfert-1.5 ... 1.9, Seyfert-2/LINER/LLAGN
und inaktive Galaxien (s. Tabellelbzw. Abbildung3.4). Andere AGN-Typen (BL Lac)
spielen anteils@l3ig keine Rolle.
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Tabelle 7.1:Ubersichtiiber die absoluten und prozentualeaufigkeiten der ein-
zelnen Galaxien-Typenuf das XGAL-Teilsample zur Quantifizierung der Effizi-

enz der Bntgenselektion. Die Bezeichnungen entsprechen denjenigen der Tabel-
le 3.3 Da die Prozentzahlen auf ganze Zahlen gerundet sind, ergeben sie in der
Summe nicht zwangaufig exakt 100%.

Typ Haufigkeit | Gruppe Haufigkeit | Klasse Haufigkeit
abs. rel. abs. rel. abs. rel.
BL Lac 4 4%| BL Lac 4 4%| BL Lac 4 4%
QSO 1 1%
Syl 33 30%| Typ-1 AGN 40 36%
NLS1 6 5%
Syl.5 8 %
Typ-1,2
Syl.8 2 2%| Syl1.5...1.9 17 1503A3§N’ 3 83 75%
Syl.9 7 6%
Sy2 6 5%
LLAGN 17 15% fﬁ/é:\lNER/ 26 24%
LINER 3 3%
H i 3 3%|Hi 3 3% Hu 3 3%
inaktiv 20 18%]| inaktiv 20 18%| inaktiv 20 18%
110 110 110

7.1.1 Rontgenemission Elliptischer Galaxien

Dass auch einige nicht aktive Galaxien mit unserem Verfahren selektiert wurden, kann
nicht wirklich Glberraschen. Es handelt sich datiberwiegend um elliptische Gala-
xien bzw. so genanntdriihe Hubble-Typen“. Durch unsere Auswahl haben wir einige
besondersimtgenleuchtkiftige Exemplare (k~ 10*2...10* erg s'1) gefunden.

Durch Rontgenbeobachtungen elliptischer Galaxien mit den Satellitenteleskopen
EINSTEIN vor allem aber aucROSAT hat man entgegenifherer Erwartungen ge-
lernt, dass diese grol3e Mengen heil3en Gases enthaleek Dieses Gas weist Tem-
peraturen von etwa 10 Millionen Kelvin auf und strahlt kontinuierlichnRyenstrah-

lung (Bremsstrahlung) ab. Es verleiht den Galaxien gr@®mtgenhalos®, deren Aus-
dehnung typischerweise weiber den optisch sichtbaren Bereich der Galaxien hinaus-
reicht.
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Die Herkunft dieses heiRen Gases ist noch nicht sicheragellach einer gngigen
Deutung handelt es sich um ein Nebenprodukihérer Sternentstehung: Im Laufe ihrer
Entwicklung stol3en die meisten Sterne einen Teil ihréieHdurch Explosionen oder

S0 genannte Sternenwinde ab. Die massereichsten Sterne setzten hierbei soviel Energie
frei, dass sie dieses Material weit in die Galaxie hinausschleudemnnen, wo es sjier

durch StoRBwellen von Supernova-Explosionen aufgeheizt idathifiano et al1992

Beuing et al1999 Matsushita et al1999 O’Sullivan et al.2001).

Dass es elliptische Galaxien mit besonders hohamdenleuchtkiften von Ly > 10%3°
erg s ! gibt, wurde bereits voStocke et al(1991) gefunden, die diese aJsooling flow
galaxies* bezeichneten.

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

7.1.2 Rontgenemission Aktiver Galaxien

Die grol3te Gruppe im XAGN-Teilsample bilden mit 36% die Typ-1 AGN. Das ist
keinesfallstiberraschend, sondern im Gegenteil Ausdruigk die Effizienz unserer
Selektionsstrategie. Ein wesentliches Ergebnis dieser Arbeit ist allerdings, dass auch
die Ubergangstypen Seyfert-1.5...1.9 mit 15% sowie die Gruppe Seyfert-2/LINER/
LLAGN mit 25% ebenfalls stark vertreten sind.

Seyfert-1

Die Rontgenspektren von Seyfert-1/Typ-1 Galaxien lassen sich durch ein Potenzgesetz
beschreiben (s. Abschnitt4.3und Gleichungt.8). Hasinger et al(1991) undWalter &

Fink (1993 haben miROSAT-PSP®Beobachtungen einen Photonenindex ioa 2.3

fur Seyfert-1 Galaxien gefunden. Im weichetrf@genbereich unterhalb von etwa 1 keV
wurde taufig ein zuatzlicher Exzess beobacht&ufner & Pound4.989 Walter & Fink

1993. Generell zeigen Seyfert-1 Galaxien keine signifikanten interrgene8dichten

von Neutralgas, diéber den galaktischen Vordergrund hinausgehen{NL0?° cm—2)
(Gondhalekar et all997 Laor et al.1997). Das geht einher mit der voglnified 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 &tgenstrahlung verdeckt bzw. absorbiert sein.al&Etsch wurden

hohe Swlendichten von 13 cm~2 bis iiber 164 cm~2 beobachtetNlalizia et al.1997,
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Sambruna et all999. Das bedeutete, dass diese Quellen im weich@mdenbereich

mit ROSATnhicht beobachtbar &ren. Andererseits kann es auch noch ein@tzlishe
weiche ROntgenkomponente geben, die auf Reflexion an der Scheibe oder dem Torus
zuruckgefihrt wird (Smith & Donel1996.

Wie in Abschnittl.3erlautert, werden im Unified Model* die Ubergangstypen Seyfert-
1.5...1.9 mit partieller Absorption entlang des Sehstrahlserlder die optische BLR-
Emission und die Bntgenemission gleichermal3en betreffen sollte.

LINER

Die Natur von LINER Galaxien, die ursjnglich vonHeckman(1980 definiert wurden

(s. Abschnitt3.2), und ihre Anregungsmechanismen wurden sehr kontrovers diskutiert
und sind nach wie vor nicht endlyig gekiart (Filippenko2003. Gekhfrt ist inzwischen
hingegen, dass zumindest ein Teil der LINER durch Aktive Kerne angeregt wird, die
allerdings leuchtschacher als diejenigen in Seyfert-Galaxien sind. Das haben vor allem
Beobachtungen von schwachen, breiterlHnienkomponentenHo et al.1997h Barth

et al. 1999gb) und auch von punkiirmigen Rdntgenquellen auf hochauf@stenHRI-
Bildern (Komossa et al1999 2000 gezeigt.

LLAGN

Aufgrund ihrer geringen Leuchtkraft werden diese schwachen Aktiven Kerpéouais
luminosity AGN* (LLAGN) bezeichnetfflo, Filippenko & Sargenit9973. Sie sind in
den letzten Jahren auch deswegen in den Fokus der AGN-Forschurgtgereil sich
immer deutlicher gezeigt hat, dass sie die Mehrheit der AGN-Population stBketin (
2002.

Neben 3% LINER und 5% Seyfert-2 Galaxien haben wir mit 15% deutlich mehr
LLAGN in unserem éntgenselektierten Sample. Aufgrund ihres optischen Linienspek-
trums nnten 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 getdn 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 z@@iggr Antell

des XAGN-Teilsamples stellt.

Der genaue Mechanismus dedmgenemission bei LLAGN und LINER-Galaxien ist
noch Gegenstand laufender Diskussionen. Es werden abweichend von der klassischen
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Vorstellung von optisch dicken, geometrischnthen Akkretionsscheiben so genannte
ADAFs (,advection dominated accretion flows*) bzw. LDAFEo(v-radiative efficien-

cy accretion flows") vorgeschlagen, die mit einer geringen Akkretionsrate einhergehen
(Quataert et al1l999 Quataer2001, Shields et al2001, Ho 2002 2003.

Auch Awaki et al.(2001) kommen anhand vonditgenbeobachtungen zu dem Schluss,
dass diese Quellen zwar ein supermassives Schwarzes Loch enthalten, aufgrund einer
kleinen Akkretionsrate aber nur eine geringe Kernleuchtkraft entwickeln. Eofiege
Untersuchung von 21 LINER und 17 LLAGN hab&arashima et al(2002 mit dem
japanischen BntgensatelliterASCAdurchgeiihrt. Sie beschreiben diedRtgenspek-

tren ihrer Quellen mit der Kombination einer weichen, thermischen Komponente und
einer harten Komponente, die dem PotenzgesetAGN entspricht (s.0.). Die physi-
kalische Interpretation ihrer Ergebnisse habenigieine sptere Arbeit angdkndigt.

7.1.3 Schlussfolgerungen aus der selektierten Population

Die Typ-1 Galaxien stellen die gRite Gruppe unter den XAGN. Diéberrascht nicht,
da das, Unified Model fir Typ-1 Galaxien einen freien Blicks auf das Zentrum vor-
sieht, so dass uns die zentraléf®enstrahlung direkt und ungehindert erreichen kann.

Der hohe Anteil von LLAGN und LINER-Galaxien von zusammen 18% dntgen-
selektierten Sample unterstreicht, dass es sich bei diesen Typa&chtetis um AGN
handelt.

Der sehr hohe Anteil von LINER/LLAGN, Seyfert-2 und debergangstypen Seyfert-
1.5...1.9 von zusammengenommen 39% im XAGN-Sample impliziert, dassdmte R
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 volindig verdeckt oder seine Emission zumindest durch den
Staubtorus teilabsorbiert ist. Es untétgt hingegen die Hypothese von einer aiz$-

chen Rntgenkomponente, die uns z.B. reflektiert errei@mith & Done1996 oder

aber einem inneren, dicken Torus entstammt, der voiaeren dnnen Scheibe nicht
vollstandig verdeckt wird$hields et al2001).

Theoretisch denkbarave noch, dassdttgenemission 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 dreiGlalaxien unter den
rontgenselektierten XGAL befinden, ist bereits ein starkes Indizilvierf

Eine Alternative zum absorbierenden Torus jidnified Model* habenMalkan et

al. (1998 vorgeschlagen. Sie fanden adST-Bildern naher Seyfert-Galaxien, dass
Seyfert-2 Galaxien mit éherer Wahrscheinlichkeit als Seyfert-1 Galaxien irrageil

und gesbrte 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 Absinden von typischerweise mehr als 100 pc vom Zentrum befinden.

Trafe diese Vorstellung zuattte sie etliche Konsequenzen: durch den viéligren Ab-

stand gbe es kaum eine Wechselwirkung zwischen der zentralen Quelle und dem absor-
bierenden Staub. Insbesonderassie es auch keine gleichgerichtete Orientierung von
zentraler Quelle und absorbierenden Strukturen geben, wie sie im Rahmgdurdisd
Models* haufig angenommen wird und teilweise auch bereits beobachtet wurde (s. Ka-
pitel 1). Daraus wiederum folgte, dass di@lRere Erscheinung von der Orientierung
der Staubstreifen, nicht jedoch zwarigsdig von der Orientierung der zentralen Quelle
abhinge.

7.2 Multifrequenzdatensatz und -analyse

Wie bereits in Kapitell diskutiert, ist es aufgrund der grof3en Vielfalt Aktiver Gala-
xien und ihres komplexen Aufbaus von entscheidender Bedeutung psgjiéchst mul-
tispektral zu untersuchen (siehe alkils 1999 Véron-Cetty & \Veron200Q Collin

2007). So beobachtet man z.B. in unterschiedlichen Spektralbereichen Emission aus un-
terschiedlichen Raumgebieten, was im Hinblick auf die Verifikation der Modellvorstel-
lungen im Rahmen dedJnified Models*extrem wichtig ist. Daher werden in dieser Ar-

beit neben den optischen Spektren auch die Kontinutissdlaus den Frequerdigern
Optisch, RBNntgen, Radio und Ferninfrarot analysiert. Letzteres ist insbesondere auch
deswegen sehr wichtig, weil auf die Weise diatgenselektierten Galaxien in Spektral-
bereichen untersucht werdearinen, die nicht zu ihrer Selektion dienten.

7.2.1 Der Datensatz

Mit Hilfe etlicher gro3er Galaxienkataloge, deren Eigenschaften in Kapéestihrlich
besprochen wurden, haben wir unseren Datensatz zusammengesgttdltl{, Bischoff,
et al.1998. Im Optischen und im Bntgenbereich ist der Datensatz nahezu \anlidig,
was zum einen durch die Quaditder entsprechenden Kataloge, zum anderdirlicit
auch durch das Selektionsverfahren der Quellenibetgt ist. Optische Helligkeiten
liegen fir alle Galaxien des Samples vorpmgenflisse sind nurifr sieben VBLG
nicht verfigbar. Radiodaten liegeriirf 61%, Ferninfrarotdateriif 27% des Gesamt-
samples vor. Diese unterschiedlichen @mdje der Date@dze in den verschiedenen
FrequenzBndern niissen stets bécksichtigt werden.

Insbesondere bei den beiden letztgenannten, kleineren B&tensvurde die Voll§in-
digkeit auch @ir die verschiedenen AGN-Typen einzeln untersucht und diskutiert (siehe
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Abbildungen4.7 und 4.10. Wie erwartet liegenifr einen ldheren Anteil der VBLG
und Typ-1 XAGN Radio- und FIR-Daten vor algrfdie nicht aktiven Galaxien.

Aus den den Katalogen entnommeneadsien wurden unter Annahme des in Abschnitt
4.2 skizzierten kosmologischen Modells Leuchifte, also entfernungsunéadotgige
Messgbl3en errechnet.l alle vier Spektralbereiche gilt, dass die VBLGH@re mittle-

re Leuchtk@fte bei einer breiteren Verteilung (d.h. béherer Standardabweichung) als
die rontgenselektierten Galaxien zeigen. Dies wurde jeweils anhandaldigieitsver-
teilung der Leuchtkifte wie auch mit den statistischen Parametern demonstriert (siehe
Abbildungen4.2, 4.5, 4.8und4.17).

Die statistischen Parameter wurden nicht ninr die Teilsamples VBLG und XGAL
ermittelt — letztere wurden zaglich noch in die Untergruppejsrontgenselektierte
AGN* (XAGN) und ,rontgenselektierte Typ-1 AGN* (XAGN-1) differenziert. Dabei
zeigte sich, dass die Unterschiede in den mittleren Leugfithr der XGAL, XAGN
und XAGN-1 in allen vier Spektralbereichetul3erst gering, d.h. weit unterhalb der
jeweiligen Streuung sind (s. Tabellérl, 4.2, 4.6und4.7).

Die drei Datenatze Rntgen, Radio und Ferninfrarot wurden unter dem Aspekt der je-
weiligen Nachweisgrenze des entsprechenden Kataloges betrachtet. IrédiberiEgt

ein Grof3teil der Quellen nahe am Detektionslimit. Das trifftdie ©ntgenselektierten
Galaxien in noch sirkerem Mal3e aldif die VBLG zu. Der optische Datensatz wur-

de mit den Quellen des Veron-Katalog&&®(on-Cetty & \eron2001) verglichen —im
Optischen liegen die Quellen unseres Samples im Bereich der helleren Veron-Galaxien.

Betrachtet man die Leuchtkite 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, derflusslimitierte Sample unver-
meidlich ist, wird als Malmquist-Bias bezeichn&dnzalez & Fabel 997, Teerikorpi

1997 und in Abschnitt4.7 ausfihrlich erfutert. Er &3t sich gut auch an den in den
Graphiken eingezeichneten Detektionsgrenzen inailgigkeit von der Rotverschie-

bung erkennen und muss bei allen Interpretationen entsprechender Abbildungen stets
beriicksichtigt werden.

Das hier definierte Sample bzw. die beiden Teilsamples unterliegen neben dem Malm-
quist-Bias nairlich noch weiteren Selektionseffekten. Das ist nicht nur unvermeid-
lich, sondern in diesem Fall ausabklich erwiinscht — die beiden Teilsamples wurden
schliel3lich explizit aufgrund besonderer Eigenschaften selektiert. Dass es bislang gene-
rell keine AGN-Samples ohne Selektionseffekte gibinpiased samples*), habéhry

& Padovani(1995 uberzeugend dargelegt.
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7.2.2 Flussverlaltnisse

Eine besonders wirkungsvolle Methode, bestimmte Selektionseffekte und insbesondere
auch entfernungsaBhgige Einflisse zu eliminieren, ist die Berechnung und Analy-

se von Flussveditnissen. Fluss- bzw. Leuchtkraftvéitnisse sind prinzipiell entfer-
nungsunab&ngig, das heildt, sie sind auch davon urdadgig, ob das betrachtete Objekt
absolut leuchtkaftig oder leuchtschwach ist.

Dartiiber hinaus bietet ein Flussvaitnis die Moglichkeit, die relativen Helligkeiten in
zwei Wellenhngenbereichen gleichzeitig zu betrachten und mit weiteren Parametern zu
korrelieren. Das in dieser Arbeit stets verwendete logarithmische Flugsteshent-
spricht bis auf einen Skalierungsfaktor dem in der Literatur ebenfallsageblichen
Spektralindex.

Zunachst wurden die Ekse und die korrespondierenden Leudciiteraus jeweils zwei
Frequenzbereichen miteinander verglichen und auf gegenseitiginglgkeiten unter-
sucht. Anschlie3end wurde in Anlehnung an in der Literdtiliche Normierungen
(Maccacaro et all988 Helou et al.1985 Keel 1993 Brinkmann et al1995 das ent-
sprechende Flussvéilinis errechnet.

Die wichtigste Methode zur Untersuchung der Daten ist die Korrelationsanalyse. In die-
ser Arbeit wurden Rangkorrelationen berechnet, da diese keiaé&ziiaeen Annahmen

uber die Verteilungsfunktionen erfordern (s. Absch4if). Aus einer Korrelation zwei-

er Giollen kann man schlieen, dass es einen gemeinsamen physikalischen Ursprung
bzw. eine kausale Verkettung dieserdGen gibt. Neben den Korrelationskoeffizienten
wurden weiterhin jeweils die statistischen Parameiedfe Teilsamples berechnet und

die graphischen Auftragungengtomenologisch bewertet.

Gemeinsame Eigenschaften der Flussved#ftnisse

Sowohl aus den entsprechenden Graphiken wie auch quantitativ aus den Ergebnissen
der Korrelationsanalyse ist unmittelbar ersichtlich, dass alle vier Leuftekunter-
einander korreliert sind. Wie adigfrlich in Abschnitd.7 erlautert, ist dies jedoch keine
physikalische Eigenschaft der Quellen, sondern beruht letztendlich auf den immer fluss-
limitierten Beobachtungsaglichkeiten (s. auch Abbildung.14).

Physikalisch bedeutsamer sind Korrelationen déss¢. Hier konnte festgestellt wer-

den, dass der &htgenfluss mit keinem anderen Fluss korreliert ist, diesé¢ der an-

deren drei Spektralbereiche hingegen sehr wohl untereinander korreliert sind. Das legt
den Schluss nahe, dass diérfiRgenemission 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. Abschniit8.1).

Durch die Korrelationsanalyse der Fluss\@thisse mit den jeweils korrespondieren-
den Leuchtkaften zeigte sich, dass jedes Fluss@triis mit jeweils einer dieser beiden
Leuchtki@&fte besonders stark korreliert, d.h. das \&tris wird jeweils von einem Fre-
quenzband dominiert. Bei den Véiinissen, in die die Radioleuchtkraft eingeht, ist
jeweils diese dominant (s. Abschriit3.2).

Fur alle sechs Flussvedhinisse konnten Hinweise auf eine Korrelation mit der Rot-
verschiebung festgestellt werden. Da@shte einerseits auf einem Entwicklungseffekt
der Quellen©smer2003, anderseits aber auch auf dem Zusammenspiel von Beobach-
tungslimit und in den jeweiligen Frequer&idern unterschiedlichen Leuchtkraftfunk-
tionen beruhen (s. Abschniit7). Fur diese Arbeit ist allerdings noch interessanter, dass
sich die Untergruppen VBLG und XAGN dieshiggich nicht gleich verhalten: betrach-

tet man die Untergruppen einzeln, so korrelieren nicht mehr alle Flusgtragse mit

der Rotverschiebung und es korrelieren fernar WVBLG und XAGN nicht die glei-

chen Verfaltnisse. Dies ist ein starkes Indiz, dass es intrinsische Unterschiede zwischen
VBLG und XAGN gibt.

Folgerungen aus einzelnen Flussveditnissen

Da unser Sample aufgrund von optischen urisht§eneigenschaften selektiert wurde,
ist das entsprechende Fluss\athis fy ;g von besonderem Interesse. Es stéhtfahe-
zu alle Quellen zur Veifgung.

Zunachst stellte sich heraus, dass die VBLG im Vergleich zu den XAGN nicht nur
leuchtki@aftiger im Optischen und im &tgenbereich sind, sondern dber hinaus auch

ein hoheres mittleres Flussveihnis fx g zeigen. In einem weiteren Schritt (s. Ab-
schnitt5.1) lie3 sich dieses Ergebnis noch detaillierter formulieren, und wir konnten
unsere Quellen in eine bereits bekannte, allgemeinere Sequenz von verschiedenen Stern-
typen, normalen Galaxien und AGNWlaccacaro et al1988 einordnen und somit die

hier zurachst rein formal eingéhrte Typ-Sequenz BL Lac, VBLG, Seyfert-1, Seyfert-
1.5/1.8/1.9, Seyfert-2, LLAGN, LINER auch als Aktigissequenz interpretieren (vgl.
Abbildung5.3).

Fur normale Galaxien ist eine Ferninfrarot-Radio-Korrelation bekannt und etabliert
(z.B.de Jong et al1985 van Driel et al.1991, Thean et al2001), die urschlich darauf

beruht, dass beide Spektralbereiche von Sternentstehungsprozessen dominiert werden
(Heisler1999. Unser Sample ist bestens geeignet, diese Bezieliugkiive Galaxien

zu untersuchen. Es zeigte sich, dass die XAGN trotz ihrer nuklearen Aktmdeutig

der Ferninfrarot-Radio-Korrelation folgen und mit dem mittleren Flussiénis f-r r

fur normale GalaxienHelou et al.1985 sehr gut vereinbar sind. Unter den VBLG sind
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drei Galaxien mit einem Radiofluss wéiber dem aller anderen Quellen, weshalb die
Vermutung nahe liegt, dass dies durch eineazzlghe, bei den anderen Galaxien nicht
vorhandene Radiokomponente verursacht ist. OhnadBsichtigung dieser drei Quel-
len korrelieren FIR- und Radiofluss audir fdie VBLG, allerdings mit einem etwas
niedrigeren mittlerendg r.

Das Vertéltnis von Rdntgen- und FIR-Flusscfrir [aBt einerseits unter Bigcksichti-
gung aus der Literatur bekannter Obergrenzeistarburst-EmissiorBpller & Bertoldi
1996 Boller 1999 den Schluss zu, dasgrfunsere Galaxien der Starburst-Beitrag zum
Flussveriltnis fx ;g vernachassigbar ist. Andererseits ergab sich eine starke Korrela-
tion von fx ;g Mit der Rontgenleuchtkraft k. Beide Ergebnisse zusammen lassen sich
so deuten, dass die Aktiven Kerne diériRgenemission, die unterliegenden Galaxien
hingegen die FIR-Emission dominieren.

Auf Sternentstehung inipgerer Vergangenheit kann die Korrelation des Flus&lerh
nisses fr/g Mit der Ferninfrarot-Leuchtkraft g zurtickgefihrt werden Keel 1993
Klaas1988 van Driel & de Jond990. Neben der FIR- und Radio-Emission wird somit
i.d.R. auch die optische B-Helligkeit unserer Quellen von Sternentstehung dominiert.
Weiterhin zeigten sich béglich obiger Korrelation signifikante Differenzen zwischen
XAGN und VBLG™ (s. Abschnitt5.4), die erneut auf intrinsische Unterschiede dieser
beiden Untergruppen hindeuten.

Anhand des Flussveiltnissesg g konnten nackellermann 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-Sampledediermann et al.
(1989 ergab, dass die XAGN baglich dieser Anteile,normalen AGN* entsprechen

(s. Abschnitts.1).

Ebenso wie das Flussvéiitnis fz g wird auch % g von der Radioemission dominiert,
was sich an einer starken Korrelation mit der Radioleuchtkiagtzeigt. Damit werden
Ergebnisse voBrinkmann et al(1999 sowieReich et al(2000 besttigt (s. Abschnitt
5.6). Eine signifikante Ablngigkeit von AGN-Typ konntellr fx g nicht festgestellt
werden.

Betrachtet man die Ergebnisse der Multispektralanalyse gemeinsam, so lassen sie sich
naheliegend dadurch edken, dass optische, Radio- und FIR-Emission der grol3en
Mehrheit der Quellen des Samples durch Sternentstehung dominiert werdleneng
hingegen der Starburst-Beitrag zudiRgenemission verna@ssigbar und diese damit
allein dem Aktiven Kern zuzuordnen ist. Signifikante Unterschiede zwischen XAGN
und VBLG in den Korrelation vondr x fr und fF,R/B x Lgr deuten auf intrinsische
physikalische Unterschiede dieser beiden Untergruppen hin.
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7.3 Spektroskopie der Broad-Line Region

Fur alle Galaxien unseres Samples haben wir optische Spektren aufgenommen, die
eine detaillierte Analyse der Objekte @iglichten. Nach der genauen Klassifikation

der Quellen war die Untersuchung der Broad-Line Region das zweite wesentliche Ziel
der Spektroskopie — sie besahkt sich naturgeaf’ 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 Multifrequenzanalyséitzen sich die erzielten Ergebnisse auf die
drei unablngigen Methoden Korrelationsanalyse, statistische Analyse, sowie graphi-
sche Darstellung und Bewertung, die im Wesentlichen zu gleichen Resulidueeart

und damit die Signifikanz der getroffenen Aussagen entscheideadearh

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. Di&Jbergainge zwischen den letztgenann-
ten Typ-1 AGN sind hinsichtlich der Linienbreiten flie3end, die Briuhg der physika-
lischen Zusammerémnge sind Gegenstand dddnified Models".

Gendal der Gleichung.1ist die Geschwindigkeitsdispersion in der Broad-Line Region
und damit auch die intrinsische Linienbreite direkt mit dem Gravitationspotenzial des
AGN bzw. der Zentralmasse verlpft. In die beobachtete Linienbreite geht allerdings
ferner die Geometrie der BLR ein, die noch nicht eitlg geklart ist.

Weitgehend unstrittig ist, dass sich im Zentrum eines AGN eine Akkretionsscheibe be-
findet. Wie in AbschnittL.3.5dargestellt, haben wilif die Seyfert-1 Galaxie Mrk 110
starke Evidenz déf gefunden, dass auch die BLR scheil@enfig ist und aus Wolken
besteht, die in einem von der Akkretionsscheibe @psénden Wind mitbewegt werden
(Kollatschny & Bischoff2002).

Wahrend im einfachsten Fall einer gplsch-symmetrischen BLR der Blickwinkel kei-
nen Einfluss auf die beobachtete Linienbreigtd, ware er bei einer scheibairmigen
BLR letztlich ausschlaggebentlVelsh & Horne1991 Perez et al1992ab, Wills &
Brotherton1995.

Wir haben @ir alle Galaxien mit breiten Linien bzw. breiten Linienkomponenten durch
einen Mehrkomponentenfit an die Balmerlinier ldnd/oder HB die entsprechenden
Halbwertsbreiten FWHM bestimmt.UiF die Galaxien, iir die wir beide Balmerlinien
messen konnten, haben wir im Mittel beBHine etwas bhere Linienhalbwertsbrei-
te bei als bei ld festgestellt. Dies ist konform mit anderen Beobachtundgscfoff,
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Kollatschny1999 Kollatschny, Bischoff & Dietrici2000 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 bis 16 000 kms! FWHM um-

fasst (s. Abbildung.5). Diesen grofRen Bereich haben wir in vier Intervalle unterteilt

(s. Abschnit6.2), um anhand dieser Intervalle Abhgigkeiten von der Linienbreite sta-
tistisch analysieren zudknen. Weiterhin haben wir die Linienbreite auf Korrelationen
mit den Leuchtkaften und den Flussveitinissen untersucht.

7.3.2 Zusammenlnge 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 Flusst@idsen, in die

der Radiofluss eingeht,atrend die anderen drei Flussv&thisse nicht mit der Lini-
enbreite korrelieren.

Noch interessanter als die Korrelationen sind die Ergebnisse bzgl. des wichtigen Fluss-
verhaltnissesy g, das auch als Mafif die nichtthermische Aktivétt 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 zuickgefihrt werden Bnnen. Dies wurde in Abschnist2.2diskutiert.

Wie in Abbildung6.10zu erkennen ist, konnte eine Grenzlinie so in das Diagramm ein-
gefugt werden, dass sich die XAGN-1 nahezu symmetrisch um diese Linie verteilen, die
VBLG aber ausnahmlos daver liegen und es sich somit um eine Grenze zwischen den
durch VBLG besetzten und unbesetzten Bereichen des Diagramms handelt. Das heif3t,
bei den VBLG fehlen Objekte mit niedriger Halbwertsbreite und geringem ¥ollig,
wahrend sich in diesem Bereich des Diagramms sehr wohl etliche XAGN-1 befinden.
Die ebenfalls in Abbildun@.10eingezeichneten Mittelwertéir die vier Halbwertsbrei-
tenintervalle unterscheiden sich nur marginal, was darauf hindeutet, dass es sich hierbei
nicht primar um einen Effekt der Linienbreite handelt.

Dieses Ergebnis ist ein weiterer, sehr deutlicher Hinweis auf intrinsische physikalische
Unterschiede zwischen XAGN und VBLG. Easkt ferner Bckschlisse auf Geome-

trie und Inklination der Broad-Line Region zu und liefert somit Eingolungen ir

die Modellvorstellungen von AGN. Es ist konform mit vergleichbaren Ergebnissen von
Wills & Browne (1986, Wills & Brotherton (1995 und Brotherton(1996, die im fol-
genden Abschnitf.3.3noch genauer diskutiert werden.

Im Rahmen desUnified Models*laf3t sich ein hohes Vedltnis fx ;g mit einem freien,
nicht absorbierten Sehstrahl auf den Aktiven Kern assoziieren, dabdig@&nstrahlung
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aus dem unmittelbaren Kernbereich kommghrend zur optischen Emissionofjere
Raumgebiete beitragen. Dies ist die sgigice-on” Orientierung und entspricht einer
geringen Inklination. Ein kleineres Vedlnis fx g deutet dementsprechend auf einen
eingeschiinkteren Blick auf die zentrale Quelle hin und damit auf eirifdgre Inklina-
tion.

Ein Zusammenhang zwischep, g bzw. Inklination und Linienbreite, wie wir ihnif
die VBLG beobachtenalit sich nicht mit einer sghisch symmetrischen Broad-Line
Region erkaren (bei der die Linienbreite unadingig vom Inklinationswinkel @re),
sehr wohl aber mit einer scheibénfigen BLR.

7.3.3 Das Scheiben-Wind-Modell der BLR

Mit Beobachtungen aus einer melirghigen Variabiliitskampagne zur Seyfert-1 Gala-
xie Mrk 110 haben wir starke Evidenirfeine scheibeidrmige Broad-Line Region in
dieser Galaxie gefundeKd@llatschny et al2001, Kollatschny & Bischoff2002).

Diese Beobachtungen entsprechen nahezu perfekt dem Scheiben-Wind-Modell von
Konigl & Kartje (1994 und Kartje et al.(1997), in dem die BLR von Gaswolken ge-
bildet wird, die in einem von der Akkretionsscheibe atistenden Wind nach aul3en
transportiert werden. Diaul3eren, éhlen Bereiche der Akkretionsscheibe bilden den
abschattenden Torus, der eine wesentliche Komponentdieed Models" darstellt,

und es ist somit keine zatzliche, hypothetische Komponente notwendig. Die Dicke
der kihlen Scheibe entspricht den Anforderungen,désified Models".

Das Scheiben-Wind-Modell ist eine detaillierte Vorstelliirogr die Broad-Line Region
und kann als Konkretisierung des allgemeineremified Models* verstanden werden.
Es ist in Abbildung7.1 schematisch dargestellt, wobei es auf dieNrk 110 bestimm-
ten Parameter (Masse des zentralen Schwarzen Loghs:013- 10° M, Kollatschny
2003 adaptiert ist. Die eingezeichneted®enskala haben wir durch die Beobachtung
verschiedener Emissionslinien (Balmerlinien, Hmd Hell) ausgemessen.

Da sich die scheibedfmige BLR in der Ebene der Akkretionsscheibe befindet, deren
aul3ere Bereiche das Zentruiir Beobachter in derselben Ebene verdeckattehein
flacher Blickwinkel bzw. eine grof3e Inklination zur Folge, dass zum einen der Sehstrahl
teilabsorbiert viare, zum anderen in jedem Fall die Radialkomponente der Scheibenrota-
tion zu einer grof3en Linienbreite der BLR-Emissidinfen wirde — wie fir die VBLG
beobachtet @be es keine kleinen Linienbreiten in Verbindung mit einem teilabsorbier-
ten fX/B'

Fur einen steilen Blickwinkel entsprechend einer geringen Inklinathge leine freie
Sicht auf das Zentrum und somit keine Absorption vor, die Radialkomponente der Rota-
tion ware aber gering. Stattdesseittie der von der Scheibe alistiende Wind, der die
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Abbildung 7.1: Modell des Zentralbereichs der Seyfert-1 Galaxie Mrk 1K@I{
latschny & Bischoff2002). Die Broad-Line Region hat eine scheibémhige Geo-
metrie und besteht aus Gaswolken, die im von der Akkretionsscheibéalestr

den Wind mitgetrieben werden (durch Pfeile symbolisiert). &i@eren, éhlen
Bereiche der Akkretionsscheibe bilden einen abschattenden Torus um das Zen-
trum. Die Raumgebiete der verschiedenen Emissionen (BalmerHée ) konn-

ten genau ausgemessen werden, die logarithmisobi@gBskala ist sowohl in cm

als auch in Lichttagen (Id) angegeben.

BLR-Wolken transportiert, eine grof3e Radialkomponente und bestimmte die beobach-
tete LinienbreiteUber die Geschwindigkeit des Windes mackeémigl & 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 @ir die VBLG zu, so bnnte aus dem beobachteten Linienbreiten-
bereich von etwa 2000 knt$ bis 16000 kms! geschlossen werden, dass auch die
Windgeschwindigkeiten in den verschiedenen Galaxien zumindest diesen Bérereh
decken.

Photoionisationsrechnungen zu einem Scheiben-Wind-Modell der BLR aieng
& Murray (1996 sowieMurray & Chiang(1997, 1998 durchgefihrt. Sie haben gezeigt,
dass aufgrund des von der Scheibe d@mstanden Windes die breiten Emissionslinien-
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profile auch @ir eine scheibermige BLR eine normale Form mit zentralem Maxi-
mum haben &nnen, obwohl ansonsten sqdouble peaked‘ DP-Profildif Scheiben-
Geometrien typisch sind (s. Abschriittl). Fur inr Modell geben sie an, dass die Schei-
benrotation gegdiber der Geschwindigkeit des Windes dominiert.

Eine noch filhere Beschreibung eines Scheiben-Wind-Modells gehB&ufdford &
Payne(1982 zuriick und wurde vorEmmering et al(1993 konkretisiert. In diesem
Modell werden die BLR-Wolken durch Strahlungdruck von der Akkretionsscheibe weg
beschleunigt und durch die Zentrifugadte entlang der Magnetfeldlinien nach auf3en
geschleudert. Dabei erreichen sie ein Vielfaches der imnggichen Keplergeschwindig-
keiten. Neuere Rechnungen zur Akkretionsrate in diesem Modell wurdeBlsodford

& Begelman(1999 publiziert. Insbesondere kommen sie zu dem Schluss, dass nur ein
kleiner Teil der einfallenden Materie tatshlich vom Schwarzen Loch akkretiert wird,
der Rest hingegen als Wind wieder nach au3e&m#tr

Dass das Scheiben-Wind-Modell hervorragend die Zweiteilung,dgsHWHM- Dia-
gramms (Abbildungs.10 fir die VBLG erkhrt, diese Zweiteilung aber nichiirf die

XAGN beobachtet wird, schlie3t das Modelirfletztere nicht zwangaufig aus. Der
Unterschied knnte in einzelnen Parametern dagpet sein — wenn z.Bif die XAGN

die Windgeschwindigkeit gegéber 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 gefundener &-FWHM-Zusammenhang vergleichbare Beobachtung
habenWills & Browne (1989 gemacht, indem sieluf ein Sample Aktiver Gala-
xien das VerAltnis R von Kernradiofluss zu ausgedehntem Radiofluss und @ie H
Halbwertsbreite untersuchten.

Das Verlaltnis R interpretierten sie als Ma@rfden Blickwinkel, was auch durch &te-

re Messungen vo@hisellini et al.(1993 beshtigt wurde: schaut mayface-on" auf den
AGN, so sieht man eine hohe Kernhelligkeit im Radiobereich bei geringem ausgedehn-
ten Radiofluss und findet damit ein grof3es R. Entsprechend ist R bei,eohge-on*
Orientierung klein. Diese Interpretation geht auf gBsppler-Boosting-Modell* (z.B.
Blandford & Reedl978 Orr & Browne 1982 Hough & Readhead989 zuriick, das in
Abschnittl.3.2beschrieben wurde.

Aus dem Zusammenhang von R mit deB-Halbwertsbreite folgertewills & Browne
(1986, dass sich das linienemittierende Gderwiegend in einer senkrecht zur Radio-
achse orientierten Scheibe befindet.

In neueren Arbeiten fandewills & Brotherton (1995 sowie Brotherton(1996 fur
das Sample von 1986 wie auctirf4l weitere radiolaute AGN, dass das \@this
von Kernradiohelligkeit zur optischen V-Helligkeit/Rein besseres Mal} als Rrfdie
Orientierung des AGN ist. Entsprechend fanden sie edu&eate Korrelation zwischen
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Ry und FWHM(HB3) als zwischen R und FWHM(B), was die prinzipiellen Ergebnisse
der friheren Arbeit nicht nur bedtigt, sondern untermauert.

Die Beobachtungen von Wills et al. sind konsistent mit den Ergebnissen der vorliegen-
den Arbeit und liefern weitere Evidenirfeine scheibeifrmige Broad-Line Region.

7.3.4 Das Balmerdekrement

Auch das BalmerdekremenioifH3 wurde auf Korrelationen mit den Multifrequenzda-

ten untersucht. Es ergab sich einerseits aufgrund der numerischen Analyse dier f
Radioleuchtkraft und dementsprechend adiohdie drei Flussverdtnisse, in die der
Radiofluss eingeht, eineaflig 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 Gi8en ergeben. Auch hierbei ist wiederum kein signifikanter Unter-
schied zwischen VBLG und XAGN feststellbar. Das ist ein wichtiges Ergebnis, weil
im Rahmen deg Unified Models* BLRG bzw. VBLG Haufiger ein hohes Balmerde-
krement zugeschrieben wurde (z\Bills 1999 siehe auch Abschniit.1). Dabei wurde

ein gegeiiber dem Normalwert der Photoionisationsthed@stérbrockl 989 erhohtes
Balmerdekrement auf partielle Absorption durch den Staubtorus und somit auf eine
hohe Inklination des AGN ziicckgefihrt (s. Abbildungl.1). Diese Interpretation kann
durch unser Sample nicht basgt werden.

7.4 Schlussfolgerungendr das ,, Unified Model"

Diese Arbeit hat gezeigt, dass die gleichzeitige Analysgliohst 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 bisheriir kein Sample vergleichbarer &3e gab, hat sich somit als sehr erfolgreich
erwiesen.

Sind XAGN normale AGN?

Vor der genauen Analyse daimntgenselektierten XAGN stellte sich die Frage, ob diese
aufgrund besonderer Eigenschaften zuvor unentdeckt geblieben waren und somit eine
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eigene Klasse Aktiver Galaxien darstelledinglen. Die ausfhrlich untersuchten Mul-
tifrequenzdaten inklusive der optischen Spektren lieferten keinerlei Hinweise, dass die
XAGN aul3ergewhnliche 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 vorbergangstypen Sy1.5/1.8/1.9 sowie Sy2/LINER/LLAGN unter
den XAGN ist mit einfachen Vorstellung de®nified Models® nicht vereinbar, da bei
diesen die Rntgenstrahlung teilweise oder ganz absorbigntenDie Erweiterung um
eine zuatzliche, z.B. am inneren Torus gestreutinRjenkomponentednnte hier die
Losung 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 Flussveilinisse mit der Rotverschiebung sinidr fdie beiden
Untergruppen deutlich unterschiedlich; sowohl bzgl. der FIR-R-Korrelation als auch
der frir/B-LFIr-Korrelation zeigen sich signifikante Unterschiede, und insbesondere im
FWHM-fy ;g-Diagramm unterscheiden sich XAGN und VBLG stark voneinander.

Hier kdnnen keinesfalls Orientierungeffekte allein die Unterschiedéueskl Auch die
An- oder Abwesenheit einzelner Komponenten,ibnified Model“ scheint datffir nicht
ausreichend. Diese Beobachtungen sind wichtige Eiasg&lingen, die ein universelles
» Unified Model* kiinftig bericksichtigen risste.

Struktur der Broad-Line Region

Ein fundamentaler ParameteirfTyp-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 bis 16 000 kms?! kontinuierlich iberdeckt und sich nicht wie viele an-
dere Samples auf distinkte Typen besotkt.

Zumindest ér die VBLG haben diese Untersuchungen Evideénzin Scheiben-Wind-
Modell der BLR ergeben, von denen verschiedene Varianten diskutiert wurden. Dies ist
auch deswegen von grof3er Bedeutung, weil es mit anderen aktuellen Beobachtungen
einhergeht und klassische, weitverbreitete Vorstellubegr die BLR deutlich erweitert
sowie das, Unified Model“ in einem wichtigen Punkt entscheidend konkretisiert.
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7.5 Ausblick

Sowohl Qualiat als auch Quanét von Datengtzen und Archiven, wie sie hier benutzt
wurden, machen gegeiantig grof3e Fortschritte. Ebenso steigen Wglfarkeit und Be-
obachtbarkeit optischer Spektren schnell an. Diese Untersuchungen und die Signifikanz
der Ergebnisse werden sich durch den Einsatz neuer Datgtidknoch deutlich ver-
bessern lassen.

Wie in Kapitel 1 beschrieben, gibt es etliche neue Beobachtungsbefunde, die bishe-
rige Modellvorstellungen Aktiver Galaxien teilweise untétgen, 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 bécksichtigt werden rirsssen.
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Kapitel 8

Anhang

Tabelle8.1: Multifrequenzdaten des Samples g&alen Audihrungen in Kapitefl. Neben den
Flussen und Leuchtkften in den vier untersuchten Frequegizflern B, X, R und FIR ist noch
die Ferninfrarot-Farbe FIg; aufgelistet. Die Tabellennummerierung ist wie in den Tabellén
und3.1eingefihrt.

Nr. mg Mg logfx logLx logfr logvLr logfrr logLrr FIRco

1 1566 -20.21 -11.75 42.68 -24.99 38.58

2 1755 -19.34 -24.15  39.83

3 14.10 -26.41 -10.44 4584 -24.03 41.40 -10.17 46.11 -0.24
4 1436 -2285 -1045 4451 -24.78 39.33 -10.76 44.20 -0.27
5 18.70 -21.88 -11.41 4490 -22.68 42.78

6 17.30 -20.43 -12.20 42.97 -2251 4181

7 16.69 -2355 -10.97 4520 -22.81 4251

8 1550 -21.39 -10.17 44.67 -22.47 4151

9 1437 -22.45 -10.79 4401 -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 4417 -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 4297

14 1547 -25.05 -11.08 4520 -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 1432 -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 1450 -21.94 -10.23 44.43 -24.46 39.34

mg, Mg in mag.
fx, frrinergstcem 2 frinergstcm 2Hz 1

Lx, VLR, Lrrin erg st

163



8. ANHANG

Nr. mg Mg logfx logLx logfr logvLr logfrr logLrr FIRg
23 14.76 -21.73 -24.92  38.90 -10.41 44.27 -0.12
24 1250 -20.28 -11.32 41.87 -2449 37.85 -10.07 43.12 -0.11
25 1540 -22.40 -10.78 44.42 -24.01 40.34

26 15.41 -23.43 -10.79 4483 -25.13 39.63

27 16.06 -22.37 -10.92 4453

28 1499 -22.81 -11.94 43.26

29 1543 -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 4551 -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 -2253 4351

36 15.46 -26.26 -11.12 45.64 -22.75 43.16

37 1591 -23.70 -10.80 45.12 -22.62 42.45

38 1550 -24.25 -11.65 44.33 -23.19 4194

39 15.33 -24.03 -10.69 45.13 -22.80 4217 -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 4453 -23.97 41.65

42 1541 -23.25 -10.84 44.71 -24.74 39.95 -10.94 44.60 -0.33
43 1455 -20.46 -9.88 4420 -2454 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 1790 -2453 -12.47 45.00

50 15.82 -19.63 -11.71 4255 -2529 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 -2490 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 1420 -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 1490 -22.00 -11.64 43.56 -23.97 4055

62 14.10 -20.90 -11.19 43.24 -2441 3881 -10.07 44,01 -0.12
63 13.30 -21.48 -10.38 43.61 -2487 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

mg, Mg in mag.
fx, frrinergslcem 2 frinergstem2Hz 1

Lx, VLR, LrRr N erg st
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Nr. mg Mg logfx logLx logfr logvLr logfrr logLrr FIRc
67 1571 -21.68 -11.31 43.73

68 13.70 -21.43 -11.34 43.14 -2436 3891 -9.64 44.49 -0.34
69 14.80 -20.79 -11.62 43.05

70 13.30 -21.13 -11.24 4261 -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 1460 -19.42 -11.14 4290 -25.09 37.74

74 15.20 -20.60 -11.67 43.08 -2497 3857 -10.38 44.02 -0.43
75 1550 -19.79 -10.92 43.64 -2541 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 1390 -21.41 -11.20 43.35 -22.46 41.43

80 15.10 -20.55 -11.82 42.88

81 1480 -23.82 -11.05 44.84 -23.34 41.87

82 1460 -21.51 -11.33 4355

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 1550 -21.26 -11.56 43.22 -2552 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 1550 -1948 -11.14 4293 -25.15 38.06

93 15.94 -20.80 -10.82 43.95 -2551 3841

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 -2456 38.64 -9.68 44.37 -0.18
98 13.80 -20.62 -11.43 42.41 -2491 38.08 -10.17 43.68 -0.19
99 1540 -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 1430 -20.36 -11.65 4230 -25.12 37.96

105 1449 -19.73 -11.60 42.17 -24.90 38.02

106 1466 -20.63 -11.64 4255 -2452 38.82 -10.49 43.70 -0.42
107 13.30 -21.00 -11.45 4270 -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 4423 -23.05 41.38

110 1490 -21.80 -11.29 43.47 -24.47 39.43

mg, Mg in mag.
fx, frrinergstem 2 frinergstecm2Hz 1

Lx, VLR, Lrrin erg st
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Nr. mg Mg logfx logLx logfr logvLr logfrr logLrr FIRg
111 1420 -21.13 -11.63 4293 -25.03 38.33 -10.31 43.90 -0.46
112 13.00 -21.33 -11.75 42.41

113 1490 -21.56 -11.62 43.04 -25.48 38.33

114 1460 -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 4298 -23.31 40.17

117 1460 -20.46 -11.44 43.02

118 15.60 -21.43 -10.74 44.15 -25.32 38.72

119 1450 -20.47 -11.73 4234 -25.49 37.72

120 15.20 -20.32 -11.43 42.86

121 13.88 -21.36 -11.72 4245 -25.04 38.28

122 14.18 -20.71 -11.63 4230 -24.77 38.41 -10.53 43.50 -0.68
123 1442 -20.36 -11.69 42.40

124 13.82 -21.92 -1157 4280 -25.31 38.21

125 1390 -20.68 -11.55 42.36

126 14.60 -20.74 -11.74 42.83

127 1420 -23.20 -11.27 43.77 -2450 39.68

128 17.60 -19.49 -12.01 4290 -24.72 39.34

129 1460 -21.00 -11.37 43.30

130 14.20 -22.78 -11.13 44.10 -10.32 4455 -0.28
131 13.30 -21.28 -11.50 4277 -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 1540 -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 1460 -20.99 -11.37 43.30

138 15.99 -20.88 -10.98 43.85

139 15.64 -20.04 -1151 42.84

140 14.23 -22.31 -11.07 4362 -22.86 40.97

141 1590 -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 1420 -21.36 -11.62 42.68

150 1540 -20.75 -11.59 4295

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 4296 -24.92 39.20

mg, Mg in mag.
fx, frrinergslcem 2 frinergstecm2Hz 1

Lx, VLR, LRR N erg st
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Tabelle 8.2: Ergebnisse der optischen Spektroskopie des Sample#3géen in KapiteB be-
schrieben Messungen. Neben den Halbwertsbreiten FWHM uredé&h § der breiten Hi- und
HpB-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 alletibrigen hier gelisteten MeBwertéhnen die - und H3-Flisse Ungenauigkeiten durch
nicht photometrische Beobachtungsbedingungen aufweisen. Die in dieser Arbeit verwendeten
Flussverhltnisse sind unal@ngig von solchen Ungenauigkeiten. Die Tabellennummerierung ist
wie in den Tabellei2.3und3.1eingefihrt.

Nr. FMHM FWHM FWHM fa fa BD z Distanz  Typ
Ha HB MW Ha HB  kor.

1 4898 5740 5319 12949 22236 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 28286 38.37 7.37 0.3060 999 VBLG
6 10384 10384 310.47 0.0860 323 VBLG

7 5854 6820 6337 28275 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 17250 3.45 0.3230 1044  VBLG
12 9830 15332 12581 283.82 96.48 294 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 17714 716.10 2.80 0.0368 143  VBLG
18 13350 12547 12949 567.00 190.00 298 0.0520 200 VBLG
19 9358 13129 11244 1559.0 584.00 2.67 0.0670 255 VBLG
20 7953 6128 7041 197.86 4523 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 14394 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 kms?
fyin 107®ergstcm?A-1
Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM fa fa BD Z Distanz Typ

Ha HB MW Ha HB  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 34.51 598 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 Syl
51 5617 7185 6401 24.03 13.94 2.80 0.0473 183 Syl
52 2194 2028 2111 18.49 3.98 4.65 0.0388 151 Syl
53 8250 8250 0.0451 174 Syl
54 3450 3450 0.0269 106 Syl
55 6983 6771 6877 42354 148.04 2.86 0.0848 319 Syl
56 2000 2000 0.0257 101 Syl
57 2750 2750 0.0609 233 Syl
58 3400 3400 0.0405 157 Syl
59 3000 3000 0.0235 92 Syl
60 3747 6029 4888 152.87 53.47 2.86 0.0241 94 Syl
61 16000 16000 0.0590 226 Syl
62 4100 4100 0.0248 97 Syl
63 3620 4443 4032 439.94 142.05 3.10 0.0225 88 Syl
64 4450 4450 0.0137 54 Syl
65 4000 4000 0.0396 154 Syl
66 5900 5900 0.0330 129 Syl
67 3660 3662 3661 11.53 6.87 2.80 0.0739 280 Syl
68 2100 2100 0.0263 103 Syl
69 4200 4200 0.0325 127 Syl
70 3317 3497 3407 112.07 38.37 292 0.0192 76 Syl
71 2707 3558 3133 31.28 6.30 4.96 0.0703 267 Syl
72 2151 2281 2216 9154 3294 2.78 0.0379 147 Syl
73 4500 4500 0.0159 63 Syl
74 5400 5400 0.0358 139 Syl
75 2850 2850 0.0284 111 Syl
76 3700 3700 0.0760 287 Syl

FWHM in kms™t
fyin 10 ®ergstecm2A-1

Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM  f, fy BD z  Distanz  Typ

Ha HB MW Ha HB  kor.

77 6000 6000 8.67 0.1362 495 Syl

78 3928 4766 4347 117.80 81.08 2.80 0.0406 158 Syl
79 2950 2950 0.0286 112 Syl

80 5500 5500 0.0334 130 Syl

81 2500 2500 0.1288 470 Syl

82 1950 1950 0.0413 160 Syl

83 2048 1427 1738 6156 1145 537 0.0134 53 NLS1
84 1411 1411 106.30 37.44 2.84 0.0435 168  NLS1
85 1480 1240 1360 20.74 467 4.44 0.0913 342 NLS1

86 1176 1330 1253 38.64 1452 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 4442 1875 280 0.0554 213 Syl5
90 1652 1803 1728 11.09 273 4.06 0.0345 134 Syl5
91 6462 8702 7582 105.93 4473 2.80 0.0287 112 Syl.5
92 5216 5216 663.74 0.0246 97 Sylb5

93 4712 5703 5208 168.95 48.30 3.50 0.0549 211 Syl5
94 7454 9289 8372 15151 50.94 297 0.0268 105 Syl5
95 2756 2774 2765 47.23 1945 280 0.0426 165 Syl.5
96 2404 5113 3759 28.70 466 6.16 0.0291 114  Syl.5

97 4309 4309  69.67 0.0242 95 Syl.8
98 5789 9916 7853 5590 21.04 266 0.0190 75  Syl.8
99 4087 4087  19.39 0.0287 112 Syl.9

100 3642 3642 13.28 0.0522 201  Syl.9

101 6787 6787 1257 0.0239 94  Sy1.9

102 8162 8162  5.22 0.0953 356  Syl.9

103 3700 3700 14.42 0.0471 182  Syl1.9

104 4022 4022  89.56 0.0213 84  Syl.9

105 5655 5655  65.11 0.0174 69  Syl.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 kms™?
fyin 10 Pergstecm2A-1
Distanz in Mpc
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Nr. FMHM FWHM FWHM fa fa BD z Distanz Typ
Ha HB MW Ha HB  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 HIl

133 0.0149 59 HIl

134 0.0469 181 HIl

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 kms™!
fyin 10 Pergslem2A-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 igfif Ho und H3 jeweils die Halbwertsbreite FWHM der breiten (b) und

der sehr breiten (v) Komponenten sowie der relative Flussanteil der sehr breiten Komponen-
te fu/fiot aufgelistet. Ferner ist die flussgewichtet gemittelte Halbwertsbreite (FWyNJV

nach Gleichung.2 und der Mittelwert der relativen Flussanteile der sehr breitan tthd H3-
Komponenten aufgéhrt (s. Abschnit6.1).

Nr. FMHM FWHM fu/ffix  FMHM FWHM fyffic FWHMm  fuffior

Ha b Ha v Ha HB b HB v HB 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 041 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 kms™?
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Tabelle 8.4: Siulendichte neutralen Wasserstoffg NachDickey & Lockman(1990 und Ront-
genzahlrate CR fir die Galaxien des Sampledirfreinige VBLG liegen keine Btgendaten vor
(s. Abschnit4.4.3.

Nr.  Name Ny 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 Arpl02B 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 PKS2349-01 105 0.531
40 S10721 0.62 0.069

Ny in 102° cm2
CRincts./s
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Nr.  Name Ny CR

41 TON202 0.39 0.033

42 TONZ256 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 RXJ011232.8-320140 0.21 0.033
49 RXJ023454.8-293425 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 15-1G 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 328-36S 0.62 0.162
61 ESO 416-G 002 0.17 0.356
62 ESO 490-1G 026 1.09 0.273
63 ESO511-30 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.a77
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 NGC427 0.21 0.153
81 PMN J0623-6436 0.56 0.417
82 VIl Zw 36 0.26 0.244

83 CGCG 374-029 0.81 0.055
84 CGCG 493-004 1.43 0.074

85 ESO407-17

Ny in 1029 cm—2
CRincts./s
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Nr. Name Ny CR
86 lIZW 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 ESO381-7 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 ESO45-11 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 NGC70 0.55 0.006
123 NGC71 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 122-1G 016 0.97 0.106
130 ESO15-1G011b 0.70 0.274

Ny in 102° cm 2
CRincts./s
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Nr.  Name Ny 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 122-1G016b 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 1C 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 NGC57 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

Ny in 1029 cm—2
CRincts./s
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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 a(1998 abgebildet. Die Beobachtungsdaten der Spektren
sind in Tabelle3.1 aufgelistet.
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