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Kapitel 1

Einleitung

Im Jahre 1895 untersuchte der vielseitige Experimentator Wilhelm Konrad Rontgen
Elektronenstrahlen in Gasentladungsrohren, die unter extrem niedrigen Druck standen.
Ab einer bestimmten Spannung wurde ein leuchtender Strahl zwischen den Elektroden
erzeugt.

Abbildung 1.1: Wilhelm Konrad Roéntgen (1845 - 1923) und die von ihm verwendete Gasent-
ladungsrohre bei der Entdeckung der Rontgenstrahlung im November 1895

Am 8. November 1895 stellte der spétere erste Tréger des Nobelpreises der Physik zuféllig
fest, dass ein beschichtetes Papier neben der Gasentladungsréhre bei eingeschaltetem Ka-
thodenstrahl zu leuchten begann. Rontgen versuchte, die Gasentladungsréhre mit dicker
schwarzer Pappe abzuschirmen, der Effekt blieb jedoch.

Fiir Wochen behielt Wilhelm Konrad Rontgen die Existenz dieser fiir die Welt unbe-
kannten und scheinbar alles durchdringenden Strahlen fiir sich. Ende Dezember 1895
vertffentlichte er seine Forschungsberichte iiber die geheimnisvolle Strahlung, die er , X-
Strahlen® nannte. Schnell wurden diese Gegenstand zahlreicher Forschungen und neu-
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er Anwendungen. Rontgen wandte sich jedoch nach drei Verdffentlichungen iiber die
Rontgenstrahlen wieder seinen fritheren Studien iiber die physikalischen Eigenschaften
von Kristallen zu. Am 10. Februar 1923 verstarb Wilhelm Konrad Réntgen in Miinchen.

1.1 Rontgenastronomie

Fast 70 Jahre vergingen seit der Entdeckung der Rontgenstrahlen bis die ersten Réntgen-
objekte im Universum entdeckt wurden. Dieser enorm lange Entwicklungszeitraum er-
klart sich durch zwei Tatsachen.

Kosmische Rontgenstrahlung kann nur aus dem Weltraum beobachtet werden, da sie von
der Erdatmosphére absorbiert wird. Nur fiir bestimmte Bereiche des elektromagnetischen
Spektrums ist die Erdatmosphére durchléssig (siehe Abb. 1.2). Somit muss man Héhen-
ballons, Raketen oder Erdsatelliten zur Beobachtung einsetzen. Kosmische Rontgen-
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Abbildung 1.2: Absorptions- und Transmissionsverhalten der Erdatmosphire in Abhéingigkeit
von der Wellenléinge der elektromagnetischen Strahlung

strahlung tritt hauptsdchlich im Energiebereich von 0,5 - 20 keV auf. Eine 3 keV
Rontgenstrahlung wird zum Beispiel schon durch 10 cm Luft, bei einem Druck von
einer Atmosphire, fast vollstindig absorbiert. Wenn diese Strahlung kosmischen Ur-
sprungs ist, wire sie nur ab einer Héhe von iiber 80 km detektierbar. Im Jahre 1938
wurden Ballonexperimente bis in eine Héhe von circa 40 km durchgefiihrt. Obwohl keine
Rontgenstrahlung nachgewiesen werden konnte, war es moglich, eine obere Schwelle fiir
den Energiebereich der eventuell existierenden kosmischen Rontgenstrahlung anzugeben.
Erst seit Mitte der vierziger Jahre des letzten Jahrhunderts bestand die Moglichkeit,
Hohenbereiche von mehr als 80 km mit Raketen zu erreichen. Es wurde eine umgebaute
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V2-Rakete vom Naval Research Laboratory benutzt, um die UV- und Réntgenstrahlung
der Sonne zu entdecken.

Der zweite Grund fiir die lange Zeitspanne der Erkenntnis beziiglich extrasolarer und
extragalaktischer Rontgenquellen ergab sich genau aus dieser Entdeckung. Die Sonne
konnte nur als Rontgenquelle detektiert werden, da sie der Erde sehr nahe ist. Als man
die zu erwartenden Rontgenfliisse der néchstgelegenen Sterne im Vergleich zur Sonne
berechnete, erkannte man schnell, dass man fiir eine erfolgreiche Detektion Instrumen-
te benotigte, die 100 000 mal empfindlicher sein mussten als die verwendeten. Viele
Wissenschaftler verloren durch diese Erkenntnisse das Interesse an der Suche nach ande-
ren kosmischen Rontgenquellen, obwohl es sich hier um einen neuen und unerforschten
Wellenlédngenbereich handelte.

1.1.1 Entwicklung der Rontgenastronomie

Rontgenastronomie bestand in den fiinfziger Jahren des 20. Jahrhunderts nur aus im-
mer genaueren Studien und Experimenten iiber die Rontgenstrahlung der Sonne. Das
Problem bei der Entwicklung von immer besseren Detektionsinstrumenten war, dass sie
empfindlicher werden sollten und trotzdem immer noch in die Rakete oder den Ballon
passen mussten und zusétzlich den harten Startbedingungen standhalten sowie im Vaku-
um fehlerfrei funktionieren sollten.

Abbildung 1.3: Frithe Rontgenastronomieexperimente: Zweistufige Nike-Tomahawk Rakete,
die den Rontgendetektor fiir einige Minuten auflerhalb der Erdatmosphére brachte (links);
Hohenballon fiir Hohen um 50 km und einer Beobachtungszeit von 10 Stunden mit Rontgen-
und Gammastrahlendetektor (Energiebereich: 15 - 120 keV) (rechts)

Um 1960 versuchte eine Gruppe des AS&E (American Science and Engineering), unter
der Leitung von Riccardo Giacconi, ein Experiment aufzubauen, das Rontgenstrahlung
vom Mond nachweist. Das Wissenschaftlerteam ging davon aus, dass Sonnenwindbe-
standteile mit der Mondoberfldche wechselwirken und das Mondgestein an der Oberfliche
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zur Fluoreszenz im Rontgenbereich anregen. Die Ergebnisse aus diesen Studien wiirden
Riickschliisse auf die Beschaffenheit des Mondgesteins zulassen. Im Angesicht der Aufga-
be eine bemannte Mondlandung noch im gleichen Jahrzehnt zu meistern, erhielt das Ex-
periment viel Unterstiitzung. Auflerdem sollte ein Teil des Himmels auf Rontgenquellen
untersucht werden, die nicht solaren Ursprungs sind. Im Oktober 1961 fand der Start
des Experimentes statt. Die Rakete funktionierte einwandfrei, jedoch 6ffnete sich die
Schutzverkleidung des Detektors nicht.

Der zweite Versuch erfolgte am 18. Juni 1962, wobei von drei Detektoren zwei ohne
Probleme arbeiteten. Es konnte aber keine Rontgenstrahlung vom Mond nachgewiesen
werden. Dennoch ging dieser Flug in die Geschichte der Rontgenastronomie ein. Es
wurde eine extrem starke Rontgenquelle entdeckt, die Sco X-1 genannt wurde!. Die
Rontgenleuchtkraft von Sco X-1 ist 10'® mal héher als die der Sonne. Diese Entdeckung
erweckte das Interesse an der Rontgenastronomie in der astronomischen Gemeinschaft.
Um die Ursache der Rontgenstrahlung von Sco X-1 zu verstehen, erhoffte man sich Auf-
schliisse durch die optische Identifizierung, die schlieflich im Jahre 1966 gelang.
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Abbildung 1.4: Vergleich der Rontgenquelle Sco X-1 im Rontgenbereich und im optischen
Bereich. Die Rontgendaten stammen von einem Raketenflug aus dem Jahre 1967. Der Detektor
hatte ein Bildfeld von 5° x 30°. Die Sonne war unterhalb des Horizonts. Das optische Suchbild
stammt vom Palomar Sky Survey. Das zu Sco X-1 identifizierte optische Gegenstiick wurde
durch den Pfeil kenntlich gemacht.

Im Gegensatz zum Erscheinungsbild von Sco X-1 im Rontgenbereich war das optische
Gegenstiick jedoch vollig unspektakuldr. Die zu Sco X-1 gehérende optische Punktquelle

! In den ersten Jahren wurden die Rontgenquellen nach den Konstellationen genannt, in denen sie
entdeckt wurden. Der Nachtrag X-1 bedeutet, dass es sich um die erste Rontgenquelle im Sternbild
Skorpion handelt. Als jedoch immer mehr Rontgenquellen entdeckt wurden, benannte man die Quel-
len mit einem Buchstaben oder einer Buchstabenkombination und den Koordinaten des Objektes. Die
Buchstabenkombination steht dabei fiir das Instrument/Satellit mit dem die Quelle entdeckt wurde, z.B.
XMMU J021808.20-045844.2. Hierbei bezeichnet XMM den européischen Rontgensatelliten Xray M ulti
Mirror-Newton-Satellite. Der Buchstabe U ist die von der ESA empfohlende Namenskonvention fiir be-
obachtereigene Prozessierung von XMM-Newton-Daten. J bezeichnet das Aquinoktium 2000. Hiernach
folgen die Koordinaten der Rontgenquelle RA 02:18:08.20 DEC -04:58:44.2
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war 400 mal (6,5 Groflenklassen) schwicher als Sterne, die man mit dem bloflem Au-
ge am Sternenhimmel sehen kann (mehr zur Ursache der Rontgenstrahlung in Kapitel
1.2 und 2.1). Nach den Entdeckungen der ersten Rontgenobjekte wurde deutlich, dass
unzahlige, unglaublich starke Rontgenobjekte in unserer Galaxie, ja sogar noch weiter
entfernt, existierten. Bis zu diesem Zeitpunkt konnte durch Ballon- und Raketenfliige
der Himmel nur teilweise im Rontgenbereich erforscht werden. Somit wurde der Ruf
nach einer vollstandigen Rontgendurchmusterung des Himmels immer lauter. Durch den
Fortschritt in der Satellitentechnik wurde es im Dezember 1970 moglich, dieses wichtige
Ziel zu erreichen.

1.1.2 Das Satellitenzeitalter in der Rontgenastronomie

UHURU war der erste Satellit, der vollstindig als Rontgenmission gestartet und be-
trieben wurde; er wurde von Kenia aus ins Weltall geschossen. UHURU bedeutet in
der Landessprache , Freiheit“, da der Starttag auf den Unabhéngigkeitstag Kenias fiel.
Das Projekt stand unter der Leitung von Riccardo Giacconi und seiner Rontgengruppe
am AS&E. Das Rontgenexperiment an Bord bestand aus zwei fast identischen Teilen.

Abbildung 1.5: erster Rontgensatellit UHURU, der die erste vollstindige Himmelsdurch-
musterung durchfiihrte, 141,5 kg schwer, 116 cm lang mit einem Durchmesser von 56 cm,
Missionsdauer: Dezember 1970 - Mérz 1973

Das riumlich hochauflésende Instrument hatte ein Bildfeld von 0,5° x 5° (FWHM) und
einen Energiebereich von 1 - 20 keV. Das zweite Experiment bestand aus sechs Propor-
tionalzdhlern, die den Energiebereich von 1 - 10 keV abdeckten und einen Blickwinkel
von 5 x 5° hatten. Die Gesamtkollektorfliiche betrug 0,084 m2. Im Mirz 1973 endete
das UHURU Programm mit der ersten vollstindigen Rontgenkarte des Himmels. Die
Resultate waren bahnbrechend. Es wurden insgesamt 339 Rontgenquellen gefunden. Ei-
nige konnten als Neutronensterne in engen Orbits um Sterne oder als grofle Mengen von



14 KAPITEL 1. EINLEITUNG

heiflem Gas in Galaxienhaufen entschliisselt werden. Cygnus X-1 zeigte sogar Anzeichen
fiir die Existenz eines Schwarzen Loches. Der UHURU-Rontgenkatalog war in diesem
Jahr die meist zitierte wissenschaftliche Arbeit.

Zusétzlich zu den Erkenntnissen fiir die Rontgenastronomie lernte man, dass die Orbit-
wahl eines Rontgensatelliten erheblichen Einfluss auf den Erfolg der Mission hat. Zwei
Einschrankungen bestimmen die Wahl des Orbits. Fiir Langzeitmissionen muss der Orbit
eine Hohe von mindestens 400 km haben, auch wenn schon bei 150 km das volle Spek-
trum der Rontgenstrahlung beobachtbar ist. Diese Forderung ergibt sich aus der sonst
zu starken Reibung des Satelliten an der Resterdatmosphére, was nach einiger Zeit zum
unfreiwilligen Wiedereintritt des Satelliten in die Erdatmosphére fiihrt. Des Weiteren ist
die Erde vom van-Allen-Giirtel umgeben. In ihm werden energiereiche und langlebige
geladene Partikel des Sonnenwindes im Magnetfeld der Erde eingefangen. Wiirde ein
Rontgensatellit ausschliefflich in diesem Orbit operieren, so wire die Hintergrundzihlrate
deutlich hoher als die der zu detektierenden Rontgenquellen des Universiums. Auflerdem
konnen die Detektoren durch die hochenergetischen Partikel so stark beschidigt werden,
dass ihre Funktionsfihigkeit in Frage gestellt wird. Deshalb werden Réntgensatelliten ent-
weder in Orbits unterhalb des van-Allen-Giirtels gebracht oder in einen hochexzentrischen
Orbit, der die Aufenthaltszeit im van-Allen-Giirtel minimiert und die kontinuierliche Be-
obachtungszeit fiir ein Objekt maximiert. All diese Erkenntnisse dienten dazu, den Erfolg
zukiinftiger Rontgenmissionen zu sichern.

Die néichste wichtige Rontgensatellitenmission HEAO-1 (High Energy Astrophysical Ob-
servatories) hatte weltraumpolitisch bereits eine Tortur hinter sich.

Abbildung 1.6: Rontgensatellit HEAO-1, deutlich sind die 400 Watt erzeugenden
Solarpanels und die Experimenteneinheit erkennbar (links); HEAO-1’s multispektrale
Rontgendurchmusterung, die Gréfie der Punkte bezeichnet die Helligkeit der Quelle (rechts)

Zunichst als vierteilige Mission geplant, von denen jede aus einem ungefihr 12 Tonnen
schweren Satelliten so grofl wie ein Kleinbus bestand, wurde sie nach den Geldkiirzungen,
welche Nixon als neuer Président beschloss und die auch das Apolloprogramm zu einem
abrupten Ende fiihrten, komplett abgesagt, da das Geld fiir das Gelingen der teuren
Marslandemissionen Viking bendétigt wurde. Spéter wurde eine deutlich leichtere Ver-



1.1. RONTGENASTRONOMIE 15

sion von HEAO wieder in das NASA-Programm aufgenommen. Die Einschnitte gingen
vor allem auf Kosten der schweren Gammastrahlungsexperimente. Nichtsdestotrotz er-
folgte am 13. August 1977 der Start von HEAO-1. Die Mission vereinte vier kleinere
Experimente, die zusammen die Beobachtung im Energiebereich von 0,2 bis 10 000 keV
ermoglichten. Im Rontgenbereich wurden, dhnlich wie bei UHURU, 6 Proportionalzihler
fiir die spektrale Untersuchung zusammengeschaltet. Im Gammastrahlenbereich benutzte
man 7 Szintillationsdetektoren, um den Energiebereich von 50 - 10 000 keV abzudecken.
Nach Beendigung der Mission im Januar 1979 waren bereits 842 Rontgenquellen be-
kannt.

Doch bereits davor, im November 1978, erfolgte mit dem Start von HEAO-2/Einstein
eine Revolution in der Rontgenoptik. HEAO-2/Einstein war mit dem ersten fokussieren-
den Wolter-I-Réntgenteleskop? ausgestattet, bei dem die Instrumente in die Fokalebene
des Teleskops verschoben werden konnten. Der Satellit beobachtete mit seinen verschie-
denen Messeinheiten, darunter Proportionalzihler, eine hochauflésende Kamera sowie
verschiedene Spektrometer, zwar nur 5 % des Himmels, dies aber durch sein fokussierendes
Rontgenteleskop mit einer um das 10-fache empfindlicheren Genauigkeit. Die rdumliche
Auflésung wurde ebenfalls von frither mehreren Grad auf nun einige Dutzend Bogense-
kunden verbessert. Vergleicht man die technischen Fortschritte im Rontgenbereich mit
denen im Optischen, wiirde das bedeuteten, dass man mit HEAO-2/Einstein von ei-
nem 15 cm Spiegelteleskop auf ein 5 m Spiegelteleskop umgestiegen ist. Somit hatte
die Rontgenastronomie in einer Zeitspanne von nur 20 Jahren die gleichen Fortschritte
erzielt, wie die optische Astronomie in fast 300 Jahren. Die Erfolge dieser Mission waren
so beachtlich, dass sich von nun an diese Bauweise bis heute bei allen Rontgensatelliten
durchsetzte.

Im Mai 1983 startete die ESA (European Space Agency) den ersten europiischen Ront-
gensatelliten. EXOSAT war mit zwei fokussierenden Rontgenteleskopen fiir den Ener-
giebereich von 0,05 - 2 keV ausgestattet. Im hochenergetischen Rontgenbereich dienten
weiterhin Proportionalzdhler und Szintillationszéhler ohne fokussierende Optik zur Detek-
tion von Rontgenstrahlung. Somit war die Abdeckung des Energiebereiches von 0,05 - 50
keV moglich. Die rdumliche Auflésung betrug 45 Bogenminuten (im 1 - 50 keV-Bereich)
und es stand eine effektive Fliche von 0,16 m? zur Verfiigung. Mit EXOSAT wurden vor
allem zeitlich aufgeloste Rontgenuntersuchungen, wie sie z.B. in Rontgendoppelsternen
benétigt werden, ermdoglicht.

Am 1. Juni 1990 erfolgte der Start des deutsch-amerikanisch-englischen Satelliten ROSAT.
Es sollte die bis dahin erfolgreichste Rontgenmission werden. Allein die technischen Da-
ten verdeutlichen dies. Die Empfindlichkeit der Detektoren wurde nochmals um das
30-fache im Vergleich zur HEAO-2/Einstein Mission heraufgesetzt. Diese Empfindlich-
keit lief} die Entdeckung von Rontgenquellen zu, die zehn Millionen mal schwécher waren
als Sco X-1. Nach Beendigung der Mission am 12. Februar 1999 waren dank ROSAT

2 Rontgenstrahlen konnen auf Grund ihrer bedeutend kleineren Wellenlénge als optisches Licht nicht mit
Hilfe von Linsen fokussiert werden. Eine Fokussierung ist im Rontgenbereich nur durch Totalreflektion
unter streifendem Einfall von ungefihr einem Grad moglich. Diese Bedingung stellt jedoch enorme
Anforderungen an die Fertigung der Reflektoren. So darf die Oberflichenrauhigkeit nicht grofer als
die Rontgenwellenléinge (wenige Nanometer!) sein. Zur optischen Verdeutlichung dieser Technik siehe
Abbildung (1.8).
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150 000 Rontgenquellen innerhalb und weit auflerhalb unserer Galaxie bekannt. Es gelang
sogar Rontgenstrahlung von Kometen nachzuweisen. ROSAT war mit einem Wolter-I-
Rontgenteleskop ausgeriistet und konnte Beobachtungen im Energiebereich von 0,1 - 2,5
keV durchfithren. Nach sechs Monaten war die vollstéindige Himmelsdurchmusterung ab-
geschlossen. Noch nie hatte es eine Rontgenkarte im weichen Bereich mit einer solchen
Genauigkeit gegeben. Anschlielend wurden einzelne, sehr tiefe Rontgenbeobachtungen
mit ROSAT durchgefiihrt, bis der Satellit aus technischen Griinden, jedoch weit nach der
vorgesehenen Missionsdauer, aufgegeben werden musste.

1.1.3 Moderne Rontgensatelliten

Aufgrund der immer gréfleren Nachfrage nach hoherer Empfindlichkeit von Réntgen-
satelliten sind moderne Rontgensatelliten so konstruiert, dass sie eine moglichst grofle
effektive Fliche zur Fokussierung der Rontgenstrahlung besitzen. Neuartige, verbesserte
Teleskope fithren zudem zu einer besseren rdumlichen Auflésung. Durch die réntgenoptik-
spezifischen Anforderungen der Geometrie gleichen moderne Rontgensatelliten vom Aus-
sehen her langen optischen Teleskopen. Die heutigen effektiven Fléchen von Rontgensa-
telliten werden durch Ausmafle in Hohe und Breite der Raketenladebucht begrenzt. Des
Weiteren sind aus den einst hunderte Kilogramm wiegenden Kleinsatelliten bis zu zehn
Tonnen schwere Grofisatelliten geworden, die am Rande dessen liegen, was die heutige
Raketentechnik ins Weltall transportieren kann. So dienen diese Satelliten nicht nur als
wissenschaftliche Experimente, die bahnbrechende Entdeckungen versprechen, sondern
zum Teil auch als politische Werbekampange, um neue Kunden im lukrativen Raketen-
und Satellitenmarkt zu binden.

CHANDRA

Am 23. Juli 1999 brachte die NASA mit dem Space Shuttle Columbia die auf zehn Jahre
geplante Rontgenmission CHANDRA ins Weltall.

Solar Array (2) Sunshade Door

Spacecraft
Module

Aspect Camera
Stray Light Shade

Integrated
Science
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(1S1M)

High Resolution
Mirror Assembly
Transmission Thrusters (4) (HRMA)
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CCD Imaging Low Gain

Spectrometer Antenna (2)
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Abbildung 1.7: Rontgensatellit CHANDRA
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Der offizielle Name der Mission war AXAF (Advanced X-ray Astrophysics Facility).
Zu Ehren des beriihmten Astrophysikers Chandrasekhar wurde dieser Mission der Name
CHANDRA gegeben. Der Satellit ist mit einem iridiumbeschichteten zehn Meter langen
Wolter-I-Rontgenteleskop (siehe Abbildung 1.8), zwei Transmissionsgittern (fiir niedrige
und hohe Energiebereiche), einem abbildenen Spektrometer und einer hochauflésenden
Kamera ausgestattet.

¥, ] .
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surfaces Surfaces
— T —
—
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Focal Poim
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— —
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Abbildung 1.8: technische Umsetzung der rontgenoptischen Fokussierung (Wolter-I-
Rontgenteleskop, bestehend aus Paraboloiden und konfokalen Hyperboloiden)

Alle vier Instrumente konnen in die Fokalebene gefahren werden. CHANDRA arbeitet in
einem Energiebereich von 0,1 - 10 keV. Die Winkelauflosung betréigt eine Bogensekunde
und ermoglicht im Zusammenwirken mit der groflen Effektivfliche die Beobachtung und
Entdeckung von sehr schwachen Rontgenobjekten mit sehr genauen Positionsdaten. Die
Wahl des Energiebereiches bis 10 keV erméglicht zusétzlich das Studium von absorbierten
Rontgenquellen, die mit ROSAT nicht entdeckt werden konnten.

XMM-Newton

An diesem Aspekt, absorbierte Réntgenquellen beobachten zu koénnen, setzt auch der
modernste europdische Rontgensatellit XMM-Newton an. Nach mehreren Fehlschldgen
mit der neuentwickelten leistungsstiarkeren Tragerrakete Ariane 5, versuchte die ESA,
mit dem vierten Start dieser Rakete und dem erfolgreichen Aussetzen des X-ray Multi
Mirror-Newton-Satellite der Welt zu beweisen, dass die Ariane 5 ein zuverléssiger Las-
tentransporter fiir Grofisatelliten sein kann. Der am 10. Dezember 1999 gestartete vier
Tonnen schwere Satellit trigt drei Wolter-I-Rontgenteleskope mit verschiedenen Detek-
toren an Bord. Der fiir die Beobachtung bereitstehende Energiebereich betrdgt 0,1 - 12
keV. XMM-Newton hat mit 0,43 m? (bei 1,5 keV) die grofite effektive Fliiche, die jemals
in einem Rontgensatellit zum Einsatz kam. Jedes 7,5 Meter lange und im Durchmesser 70
Zentimeter messende Teleskop besteht aus 58 ineinander geschachtelten Spiegelmodulen.
Im Gegensatz zum CHANDRA-Satelliten ist die rdumliche Auflésung von XMM-Newton
mit zehn Bogensekunden deutlich schlechter. Aufgrund seiner héheren Effektivspiegel-
fliche dient XMM-Newton als ein Rontgenexperiment, das ideal zur Spektroskopie von
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-2 —1)

extrem schwachen Réntgenobjekten (bis zu einem Réntgenfluss von 107 ergem=2s

ist.

Abbildung 1.9: Spiegelmodulbauweise eines XMM-Teleskopes, die konzentrischen Spiegel
haben einen Durchmesser von 30 cm (innen) bis 70 cm (auBen) und eine Linge von 60 cm

Die folgenden wissenschaftlichen Instrumente befinden sich an Bord von XMM-Newton:

e EPIC (Furopean Photon Imaging Cameras)

hinter dem Fokus eines jeden Teleskops befindet sich eine CCD-Kamera. Zwei
Kameras besitzen einen Metalloxidhalbleiter, weshalb sie auch als EPIC-MOS Ka-
meras bezeichnet werden (Metal Oxide Semiconductors). Um die Detektoren vor
schidigender hochenergetischer Strahlung zu schiitzen, sind sie durch ein drei Zenti-
meter dickes Aluminiumschild abgeschirmt. Die Kameras werden bei einer Tempe-
ratur von -100° C betrieben. Jede MOS-Kamera besteht aus sieben Siliziumchips,
die ihrerseits 600 x 600 Pixel besitzen. Die Pixelgroe betrigt 40 um (1,17), die
spektrale Auflosung 57 eV. Bei der dritten Kamera handelt es sich um einen pn-
Detektor (EPIC-PN Kamera). Sie besteht aus einem einzigen Chip, der dicker als
der MOS-Chip ist und 400 x 400 Pixel besitzt (PixelgroBe 150 um (4,1”), spektrale
Auflésung 67 eV); er ist dank seiner schnellen Auslesezeiten ideal zum Beobachten
von zeitvariablen Ereignissen. Die EPIC-Kameras besitzen ein Sichtfeld von 30 x
30 Bogenminuten.

RGS (Reflection Grating Spectrometer)

Ein Gitter an zwei Spiegelmodulen reflektiert die Hilfte der einfallenden Réntgen-
strahlung in einen zweiten Fokus, in dem sich das Reflektionsgitterspektrometer
befindet. Es dient zur hochauflésenden Rontgenspektroskopie und ermdoglicht eine
bessere Auflésung von einzelnen Spektrallinien als das EPIC-Instrument.
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e OM (Optical/UV Monitor)
Beim OM-Instrument handelt es sich um ein 30 cm optisches und ultraviolettes
Teleskop. Es dient zur optischen Beobachtung und Identifizierung der mit den
Rontgenteleskopen beobachteten Objekte. Hierdurch ist es moglich, Ereignisse im
Rontgenbereich simultan mit den optischen Gegenstiicken zu vergleichen.

e ERMS (EPIC Radiation Monitor System)
Dieser Teilchendetektor misst die Strahlung im van-Allen-Giirtel und von solaren
Ausbriichen, um Stérungen der empfindlichen CCD-Detektoren beriicksichtigen zu
koénnen.

Alle vier Instrumente konnen gleichzeitig oder unabhéngig voneinander betrieben wer-
den, was fiir eine hohere Redundanz und Variabilitdt der Mission sorgt.

Die XMM-Newton Mission ist auf eine Lebenszeit von 2 - 10 Jahren konzipiert wor-
den. Sie wird vom europiischen Weltraumoperationszentrum in Darmstadt betrieben.
Die stindige Uberwachung wird durch Bodenstationen in Perth (Australien), Kourou
(Franzosisch Guayana) und in Santiago (Chile) ermoglicht.

Abbildung 1.10: Européiischer Rontgensatellit XMM-Newton, deutlich sind die drei 7,5 m
langen Rontgenteleskope und die Schutzverkleidungen erkennbar
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1.2 Ursachen kosmischer Rontgenstrahlung

Noch fast 20 Jahre nach der Entdeckung der Rontgenstrahlung war nicht bekannt, ob
es sich hierbei um Teilchen oder Wellen handelte. Fiir Wellen war das Durchdringungs-
vermogen dieser Strahlung scheinbar viel zu grof. Je engere Beugungsgitter man auch
zu dieser Zeit herstellte, es konnten keine Interferenzmuster beobachtet werden. Max
von Laue hatte 1912 die geniale Idee, dass die Natur vielleicht entsprechende Gitter in
Gestalt von Kristallen anbietet. Das Experiment gelang.

Heute ist bekannt, dass es sich bei Réntgenstrahlung um elektromagnetische Wellenstrah-
lung, analog dem Licht handelt. Sie schlieit sich an den Wellenldngenbereich des Ultra-
violetten an und iiberlappt sich in diesem Bereich. Auch bei den kurzen Wellenléngen ist
keine scharfe Grenze zur Gammastrahlung zu setzen. RoOntgenstrahlung liegt in einem
Wellenléingenbereich von 80 nm bis 10~° nm vor, was einer Quantenenergie von etwa 15
eV bis 150 MeV entspricht. In diesem Bereich tritt auch die im weiteren Sinne zu den
Rontgenstrahlen zihlende Gammastrahlung radioaktiver Stoffe auf, die sich beziiglich
ihrer Entstehung unterscheidet, aber in Natur und Eigenschaft der Rontgenstrahlung
gleicht.

Die Ursache von kosmischer Rontgenstrahlung ist sehr vielfiltig. Zunéchst soll hier nun
diskutiert werden, was die Prozesse der Entstehung von Rontgenstrahlung im Universum
sind, bevor konkrete Objekte von Rontgenstrahlung betrachtet werden.

1.2.1 Schwarzkoérperstrahlung

Ein absolut schwarzer Korper wiirde die auf ihn einfallende elektromagnetische Strahlung
komplett absorbieren. Jeder Korper kann jedoch nicht nur Strahlung absorbieren, son-
dern muss auch Strahlung emittieren. Es ist sogar zu beobachten, dass eine Fliche oder
ein Korper desto besser strahlt, je besser er absorbiert. Diese Bedingung ergibt sich aus
einfachen thermodynamischen Uberlegungen, da sich der Kérper ansonsten immer mehr
im Gegensatz zu seiner Umgebung aufheizen und somit die Konstruktion eines Perpetuum
mobile 2. Art erméglichen wiirde. Ist zudem die Materie, aus dem der schwarze Korper
besteht, in ausreichend hoher Dichte angeordnet, so dass durch St6fle Energiedifferenzen
zwischen den Teilchen ausgeglichen werden, spricht man vom thermodynamischen Gleich-
gewicht. Im thermodynamischen Gleichgewicht liegt die Materie im Zustand maximaler
Entropie vor. Unter der Annahme, dass ein idealer schwarzer Korper sich im thermody-
namischen Gleichgewicht befindet, vereinfachen sich die Strahlungseigenschaften derart,
dass sie nur noch von der Temperatur des schwarzen Korpers abhéngig sind. Man spricht
folglich von der Schwarzkorperstrahlung.

Die Existenz einer Strahlungsfunktion eines schwarzen Korpers erkannte G. Kirchhoff be-
reits im Jahre 1860. Erst Max Planck gelang es jedoch 1900 diese explizit zu berechnen
und zugleich das Rétsel um die UV-Katastrophe der damals jungen Strahlungsphysik
zu l6sen. Er bemerkte, dass die von einem schwarzen Korper abgegebene Strahlung der
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mathematischen Beschreibung

2hv3 1
B, (T) = —— 1.1
@) = 2 (1.1)
2 hc? 1
BA(T) = - (1.2

entspricht. h bezeichnet das Plancksche Wirkungsquantum, ¢ die Lichtgeschwindigkeit,
k die Boltzmannkonstante, 7" die Temperatur des Schwarzkorpers, v die Frequenz der
Strahlung und A\ die Wellenldnge der Strahlung. Mit Hilfe des asymptotischen Verhal-
tens fiir niedrige als auch fiir hohe Frequenzen kann man die Strahlungsfunktion verein-
fachen. Fiir den Grenzfall der energiereichen Rontgenstrahlen (Wien-Gebiet) ergibt sich
aus Gleichung 1.1

h v v 2h3 —hv
Z> 1= elff 1~ o — B,(1) = T e# . (1.3)

Im Bereich energiereicher Photonen fillt die Strahlungsfunktion folglich exponentiell mit
vund T71 ab.

Ein weiterer interessierender Parameter ist die Lage des Maximums der Strahlungsfunk-
tion, d.h. bei welcher Wellenlidnge oder Frequenz die Strahlungsdichte am grofiten ist.
Aus der Bedingung 0B, /0A = 0 und entsprechendes Umformen der Strahlungsfunktion
(1.2) ergibt sich das Wiensche Verschiebungsgesetz, das die Lage des Maximums angibt.

Amaz T = const. = 0,2898 em K (1.4)

Setzt man die nun gewonnene Gleichung fiir die Sonne an, so ist festzustellen, dass das
Strahlungsmaximum bei 501 nm (T = 5780 K), also im griinen Wellenléingenbereich liegt.
Wie bereits beschrieben fillt die Strahlungsfunktion im Wien-Gebiet exponentiell ab, so-
mit diirfte von der Sonne keine Rontgenstrahlung zu erwarten sein. Da diese Behauptung
nicht der Beobachtung entspricht, muss die Ursache der solaren Rontgenstrahlung dem-
zufolge anderen Ursprungs sein.

Diese Uberlegungen fiihren zu der Frage, bei welchen Temperaturen ein Schwarzkorper
Rontgenstrahlung emittieren kann. O-Sterne sind die heiflesten Hauptreihensterne mit
Oberflichentemperaturen von 60 000 K. Dementsprechenend wiirde auch hier das Ma-
ximum der Strahlung mit 48 nm oder 26 eV nur im Grenzbereich des extrem Ultra-
violetten und sehr weichen Rontgenbereiches liegen. Erst junge weifle Zwerge besitzen
Oberflichentemperaturen, die Rontgenstrahlung auf Grund von Schwarzkoérperstrahlung
ermoglichen. Um Rontgenstrahlung von einigen keV zu generieren, werden Schwarz-
korpertemperaturen von ungefihr zwei Millionen Kelvin benétigt. Diese Aussage be-
deutet, dass Rontgenstrahlung, die die Spektralform eines Schwarzkorpers besitzt, durch
Materie bei einer Temperatur von etwa zwei Millionen Kelvin erzeugt wird!

Meist stammt die Rontgenstrahlung jedoch aus dem Wien-Gebiet der Strahlungsfunk-
tion eines Schwarzkorpers. Zur Erzeugung der Rontgenstrahlung geniigt dabei bereits
eine Temperatur von einigen hunderttausend Kelvin.
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1.2.2 Thermische Bremsstrahlung

Die thermische Bremsstrahlung ist ein weiterer Prozess, der als Ursache von Rdéntgen-
strahlung in Betracht gezogen werden kann. In der Literatur wird dieser Prozess auch
als frei-frei-Emission bezeichnet.

Ein heifles und diinnes Gas, dessen Dichte so gewihlt ist, dass es entstehende Strahlung
ungehindert passieren ldsst, kann eine Quelle von Rontgenstrahlung darstellen. Ab einer
Temperatur von 100 000 Kelvin ist das Gas vollsténdig ionisiert und liegt als Plasma,
bestehend aus positiv geladenen Atomionen und negativ geladen Elektronen, vor. Durch
kontinuierliche Stofle wird die Energie unter den Teilchen ausgetauscht, so dass sich das
Plasma im thermodynamischen Gleichgewicht befindet. Die im Plasma vorhandenen
Elektronen besitzen eine nach der Maxwellschen Verteilung festgelegte Geschwindigkeit,
die abhéngig ist von der Masse der jeweiligen Teilchen und von der Temperatur des Gases.
Nahert sich ein Elektron z.B. einem positiv geladenem Atomion, so wird das Elektron auf
Grund der starken elektrostatischen Krifte zu einer Bahnénderung gezwungen. Jede Be-
schleunigung von geladenen Teilchen fiihrt jedoch zur Emission von elektromagnetischer
Strahlung. Diese Strahlung wird Bremsstrahlung genannt. Je hoher die Temperatur des
Gases, desto schneller bewegen sich die Elektronen, dadurch ist die Energie der durch
Bremsstrahlung erzeugten Photonen héher. Das Spektrum der thermischen Bremsstrah-
lung, das nur durch die Temperatur des Gases bestimmt wird, ist flach und féllt fiir hohe
Energien exponentiell ab. Die Strahlungsfunktion wird beschrieben durch

gnen, 2% 1

B, (T) = t. —
(T) = cons GT)E o

(1.5)

wobei n, und nz die Elektronendichte und Atomionendichte des Gases angeben, Z die La-
dung der Atomionen und g der Gauntfaktor ist, der sich langsam umgekehrt proportional
zur Energie der Photonen veréndert.

1.2.3 Charakteristische atomare Réntgenstrahlung

Die charakteristische Rontgenstrahlung besteht &hnlich wie ein Linienspektrum im sicht-
baren Wellenldngenbereich aus einzelnen scharfen Linien. Diese Rontgenstrahlung wird
durch Elektroneniibergénge zu den viel fester gebundenen Elektronen der inneren Schalen
der Atome verursacht. Fiir jedes Element treten dabei charakteristische Linien, die eine
eindeutige Identifizierung zulassen, auf. Moseley fand einen sehr einfachen Zusammen-
hang zwischen der Frequenz der langwelligsten Linie eines Elements (K,-Linie genannt)
und seiner Ordnungszahl Z
3 2

VKa = 4 Ry (Z —1)". (1.6)
R, ist die Rydberg-Konstante, die man auch bei optischen Spektren findet. Sie betrigt
3,2899-10'° Hz. Da im Réntgenbereich jedoch eher Energien als Frequenzen betrachtet
werden, kann man Gleichung (1.6) in den folgenden Ausdruck umwandeln.

EKa=%mm(z—1)2:2(2—1)213,6ev mit Reo = h - R (1.7)
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Folglich kénnen nur Elemente mit Z > 4 Rontgenstrahlung mit mehr als 0,1 keV erzeu-
gen.

Fiir die Emission charakteristischer Rontgenstrahlung bleibt zu kliren, welche Mechanis-
men existieren, um die Atome in angeregte Zusténde zu iiberfiihren, aus denen sie durch
Elektroneniiberginge Rontgenstrahlung abgeben kénnen. Es stellt sich demzufolge die
Frage, wieviele Atome n, sich im angeregten Zustand befinden. Diese Besetzungsdichten
kénnen mit Hilfe der Boltzmannformel errechnet werden.

Na _ Ja b (1.8)

Ny 9o

Die Faktoren g,, go geben das statistische Gewicht des angeregten Zustandes bzw. des
Grundzustandes an. Aus (1.8) wird ersichtlich, dass bei der Emission von Photonen
mit immer groferer Photonenenergie (£ = hv) exponentiell immer weniger Atome in
angeregten Zustidnden existieren, um diese zu erzeugen. Einzig die Temperatur bleibt
als freier Parameter, um das Verhéltnis zwischen Atomen im angeregten Zustand und
Grundzustand zu beeinflussen. Man kann sich leicht davon iiberzeugen, dass fiir die
gebunden-gebunden-Emission von 0,1 keV Rontgenphotonen Temperaturen von einigen
100 000 K notwendig sind.

Die Anregung von Atomen oder Ionen kann durch die Energieiibertragung bei einem Stof3
mit einem schnellen Elektron erfolgen. Das Elektron gibt einen Teil seiner Bewegungs-
energie ab und das Atom oder Ion wird im angeregten Zustand zuriickgelassen. Je nach
Ubergangswahrscheinlichkeit verweilt das Atom nur kurze Zeit in diesem Zustand und
kehrt in den Grundzustand durch die Emission eines Photons zuriick.

1.2.4 Rekombinationsstrahlung

Bei der Rekombinationsstrahlung oder gebunden-frei-Emission handelt es sich um den
inversen Prozess zur Photoionisation. Ein Ion rekombiniert durch den Einfang eines
Elektrons aus dem Kontinuum. Da die rekombinierenden Elektronen keine einheitliche
kinetische Energie haben, erscheint die Rekombinationsstrahlung im Spektrum nicht als
eine Linie, sondern als Rekombinationskontinuum. Die langwellige Grenze entspricht
dabei der Tonisationsenergie. Uber diskrete Elektroneniiberginge und das Aussenden des
charakteristischen Bandenspektrums (gebunden-gebunden-Emission) relaxiert das Atom
in den Grundzustand. Das Spektrum nimmt die Form von B, ~ v 3 an.

1.2.5 Synchrotronstrahlung

Die Synchrotronstrahlung beruht wie die thermische Bremsstrahlung auf dem Prinzip,
dass beschleunigte Ladungstriager elektromagnetische Strahlung emittieren. Die Ab-
lenkung und somit Beschleunigung der Ladungstréger wird hier jedoch nicht durch elek-
trostatische Felder erzeugt, sondern durch magnetische Felder. Die zweite Bedingung zur
Erzeugung von Synchrotronstrahlung ist das Vorhandensein von relativistischen Photo-

nen (1/4/(1— Z—i) = v > 1). Ist diese Bedingung nicht erfiillt, handelt es sich um

Zyklotronstrahlung, die im niederenergetischen Bereich der elektromagnetischen Strah-
lung auftritt.
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Ein sich schnell bewegendes Elektron wird seine Bewegungsrichtung beim Eintritt in ein
magnetisches Feld aufgrund der Lorentzkraft dndern. Hierbei wird das Elektron radial
beschleunigt und emittiert elektromagnetische Strahlung. Die Frequenz der Strahlung
ist proportional zur kinetischen Energie des Elektrons und zur Magnetfeldstirke 8. Des
Weiteren beeinflusst die vektorielle Ausrichtung des Magnetfeldes relativ zur Geschwin-
digkeit des Elektrons die Frequenz der Strahlung. Durch das duflere Magnetfeld wird
das Elektron zu einer Gyrationsbewegung gezwungen. Ublicherweise kann das Magnet-
feld eine beliebige Form im Raum annehmen, jedoch ist davon auszugehen, dass die
Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen isotrop ist. Fiir diese Annahmen nimmt das
Synchrotronspektrum die Form eines Potenzgesetzes iiber einen grofien Energiebereich an.
Ist weiterhin das Magnetfeld ausgerichtet, so ist die Synchrotronstrahlung polarisiert.

B, = const.(hv)™® (1.9)

Ephoton ~ B E;fm (110)

Synchrotronstrahlung wird von astrophysikalischen Objekten wie Radiogalaxien, Qua-
saren und Neutronensternen abgestrahlt. In Radiogalaxien betrigt die magnetische
Feldstéirke typischerweise um 7 x 10° Gauss und die Elektronen, die im Radiobereich
elektromagnetische Strahlen emittieren, haben eine Bewegungsenergie von etwa 1 GeV.
Magnetfelder von weiflen Zwergen oder Neutronensternen sind um ein Vielfaches stérker
(10 000 Gauss und mehr); dadurch verschiebt sich die Emission der Synchrotronstrahlung
in den Rontgenbereich.
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Abbildung 1.11: Drei mégliche Rontgenspektraltypen: Schwarzkorperstrahlung von einem
dichten Objekt, der Temperatur 2 x 10° K (links); ein durch Synchrotronstrahlung produziertes
Spektrum (Mitte); Bremsstrahlungsspektrum eines diinnen Gases bei einer Temperatur von
2 x 10® K (rechts). Die jeweilige Spektralform lisst eine eindeutige Zuordung der Ursache der
Rontgenstrahlung zu.
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1.2.6 Inverse Comptonstreuung

Beim Comptoneffekt wechselwirkt ein Photon mit einem freien Elektron, wobei es zur
Energieiibertragung zwischen beiden Stoflpartnern kommt. Dieser Prozess fiihrt zur Ver-
groflerung der Wellenldnge A des Photons. Die Wellenldngenénderung betrigt

Ae — A =AN=

1-— 1.11
moe_C( cos ) ( )

wobei 0 der Streuwinkel, d.h. der Winkel zwischen der Ausbreitungsrichtung des ein-
bzw. auslaufenden Photons, ist.

Bei der Umkehrung dieses Prozesses, dem inversen Comptoneffekt, stoflen hochrelativisti-
sche Elektronen (v > 1) an niederenergetische Photonen. Bei geniigend hochrelativisti-
schen Elektronen kénnen dadurch sogar Photonen der 3 K Hintergrundstrahlung in den
Rontgenbereich gestreut werden. Der inverse Comptoneffekt kann iiberall dort auftre-
ten, wo relativ weiche Photonen (optische, UV) und ein heifles Elektronenbad vorliegen.
Ein astrophysikalisches Beispiel ist das heifle Plasma von Akkretionsscheiben. Einen
anderen interessanten Fall stellen Synchrotron-Jets dar. Hier werden durch die hochener-
getischen Elektronen iiber Synchrotronstrahlung weiche Photonen erzeugt und zusétzlich
kann es durch die hohe Elektronendichte zur inversen Comptonstreuung kommen, was
die Beobachtung von Rontgenphotonen aus diesem Bereich erkldrt. Der inverse Comp-
toneffekt kann ganze Spektrenformen, wie z.B. ein Schwarzkdérperspektrum, zu kiirzeren
Wellenléingen, also héheren Energien, verschieben. Der Comptonparameter Y (direkt
proportional zur Temperatur der Elektronen und zur Elektronendichte) legt dabei fest,
wie hoch der Energiegewinn der Photonen ist.

1.2.7 Absorptionsprozesse

Rontgenabsorption stellt keinen Prozess der Ursache von Réntgenstrahlung dar, sie muss
jedoch beriicksichtigt werden, um Rontgenphdnomene zu verstehen.

Beim Durchgang von Rontgenstrahlung durch Materie wird diese, wie Licht, nach dem
Lambert-Beer-Gesetz absorbiert

Iobs(l/) - Iem e = em e H¥ (112)

wobei I, bzw. I, die Intensitéit der Rontgenstrahlung nach bzw. vor dem Passieren der
Materie entspricht, 7 die optische Tiefe angibt, u der Absorptionskoeffizient, der durch
Anzahldichte und Querschnitt der absorbierenden Teilchen bestimmt wird, ist und z die
Weglénge symbolisiert. Zur Absorption und Streuung tragen Elektronen mehr als Atom-
kerne bei, was mit der klassischen Schwingungstheorie konsistent ist. Die wichtigsten
Schwichungsprozesse sind Photoeffekt, elastische und unelastische Streuung und Paar-
bildung.

So wie ein Atom ein Photon emittieren kann, besteht die Moglichkeit, ein Photon zu
absorbieren (gebunden-frei-Absorption). Das Rontgenquant gibt dabei seine gesamte
Energie an ein Atomelektron ab. Die Photoabsorption wird besonders stark, wenn die
Energie der Rontgenphotonen der Energie von Elektronenschalen entspricht. Bei diesen
Prozessen treten im Spektrum Absorptionskanten auf.
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Ein Rontgenphoton kann sowohl elastisch als auch unelastisch gestreut werden. Bei der
unelastischen Streuung verliert das Quant durch den Stofl mit einem Comptonelektron
Energie und wird damit zu einem ldngerwelligen Photon.

Bei Quantenenergien von einigen MeV setzt die Paarbildung als Mechanismus der Ab-
sorption ein. Sobald die Photonenenergie grofier als 2my,c? ist, kann ein Réntgenquant in
ein Elektron-Positron-Paar zerfallen. Ein moglicher Energieiiberschuss wird den Zerfalls-
produkten als kinetische Energie mitgegeben. Aufgrund des Impulserhaltungssatzes ist
dieser Prozess im Vakuum nur moglich, wenn ein anderes Teilchen zur Verfiigung steht,
das den Differenzimpuls aufnehmen kann.



Kapitel 2

Theoretische Vorbetrachtungen

2.1 Astrophysikalische Objekte von Rontgenstrahlung

2.1.1 Stellare Rontgenstrahlungsprozesse

Unsere Sonne besitzt eine Oberflichentemperatur von etwa 5780 K und ist aufgrund des
daraus folgenden Verlaufs des Schwarzkorperspektrums kein Rontgenstrahler. Im friithen

Abbildung 2.1: Die Sonne im Rontgenbereich (0,1 - 2 keV). Grofe helle Flecken zeigen aktive
Regionen. Heifles Gas in magnetischen Feldern verbindet diese Regionen untereinander.

20. Jahrhundert begann man bei totalen Sonnenfinsternissen die Korona, die duflerste
Schicht der Sonnenatmosphére, zu untersuchen. Es wurde eine spektrale Signatur eines
bis dahin unbekannten Elementes gefunden, das man Koronium nannte. Hochaufgeltste

27
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Spektroskopie zeigte extrem breite Emissionslinien in der Korona, die auf das Vorhan-
densein von extrem heifler Materie hindeuteten. Der Widerspruch &dhnelt dem Problem,
dass eine Pfanne, die durch eine Herdplatte erwérmt wird, um ein Vielfaches heifler wére,
als die Herdplatte selbst.

Mit der spiteren Entdeckung der Rontgenstrahlung war jedoch der Beweis fiir die Exis-
tenz von einer Millionen Grad heilen Materie in der Korona erbracht und das Element
Koronium entpuppte sich als Eisen, das bei den herrschenden Temperaturen mehrfach
ionisiert vorlag. Die nachwievor ungeklidrte Frage war der Mechanismus, der zu dieser
hohen Aufheizung der Korona fiihrt.

Die heutige wissenschaftlich akzeptierte Ursache der Koronaauftheizung, die durch nicht-
radiativen Energietransport entsteht, sind akustische und magnetohydrodynamische Wel-
len. Diese sogenannten Alfvenwellen werden in der Konvektionszone der Sonne angeregt.
Bei den akustischen Wellen werden die durch Oberflichenschwingungen angeregten Stof3-
wellen in die Korona abgestrahlt und geben dort ihre Energie in Form von Wérme ab.
Die iibertragene Wirmemenge ist sehr klein. Aufgrund der geringen Materiedichte in der
Korona reicht sie jedoch aus, um eine hohe Temperaturdnderung hervorzurufen. Im Fall
des magnetohydrodynamischen Mechanismus induzieren starke magnetische Felder (meh-
rere tausend Gauss), die von den aktiven Regionen der Sonnenoberfléiche ausgehen, hohe
elektrische Stréme in der Korona, deren Folge eine Aufheizung ist. Die Rontgenstrahlung
der Sonne ist demzufolge durch die eine Millionen Grad heifle Korona verursacht, die sich
jedoch nicht nach den Gesetzen eines Schwarzkorperstrahlers verhélt, da sich aufgrund
der geringen Dichte das Plasma nicht im thermodynamischen Gleichgewicht befindet.

2.1.2 Sterne als Quellen von Rontgenstrahlung

Wie die Sonne emittieren die meisten Sterne koronale Rontgenstrahlung. Mit dem Wis-
sen iiber die stellare Ursache der Rontgenstrahlung (Kaptitel 2.1.1) und den Aufbau der
verschiedenen Spektraltypen von Sternen kann abgeleitet werden, ob und warum diese
zu den Quellen von Rontgenstrahlung gehoren.

Ein Spektraltyp von Sternen, der immer wieder in rontgenselektierten Durchmusterungen
als Quelle von Rontgenstrahlung gefunden wird, sind M-Sterne, die nur einen Bruchteil
der Sonnenmasse haben. Junge M-Sterne sind schnellrotierende Systeme, in denen auf-
grund des Dynamoeffektes starke Magnetfelder erzeugt werden. Durch akustische und
magnetohydrodynamische Wechselwirkung von Konvektionszone und Korona wird die
Rontgenstrahlung erzeugt. Auch F-; G- und K-Sterne besitzen Réntgenleuchtkréfte ver-
gleichbarer Gréflenordnung und gleicher Ursache. Dennoch sind diese in Réntgendurch-
musterungen bei weitem nicht so prisent. Aufgrund der Masse-Leuchtkraft-Beziehung
von Sternen sind M-Sterne eine sehr leuchtkraftschwache Objektklasse. Unter Beriick-
sichtigung der Rontgenleuchtkraft, die anderen Spektraltypen #hnelt, ergeben sich fiir
M-Sterne hohe Verhéltnisse zwischen Rontgenleuchtkraft und optischer Leuchtkraft. Auf-
grund dieser Tatsache und ihrer Spektraltyphéufigkeit ist ihre hohe Anzahl in Réntgen-
durchmusterungskatalogen zu erkléren.

O- und B-Sterne besitzen einen anderen Mechanismus zur Erzeugung von Rontgen-
strahlung. Bei diesen Spektraltypen wird ein Teil der Energie in Form eines heiflen Stern-
windes abgestrahlt. Ein typischer Masseverlust von 1075 Mg yr—! bei Windgeschwin-
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digkeiten von 3000 km/s kann beobachtet werden. Untersuchungen des thermischen
Rontgenspektrums dieser Sterne lassen auf die Existenz eines sehr diinnen und heiflen
Plasmas schliefen. O- und B-Sterne haben jedoch nur eine innere Konvektionszone,
wodurch eine koronale Aufheizung aufgrund von akustischen und magnetohydrodyna-
mischen Wechselwirkungen als Rontgenquelle auszuschlieflen ist.

Stattdessen geht man davon aus, dass Stoffronten in den Sternwinden zu einer Auf-
heizung fithren und die Ursache der Rontgenstrahlung bilden. Neueste CHANDRA-
Beobachtungen von O-Sternen werfen aber Fragen auf, da diese Daten trotz fehlender
duferer Konvektionszone auf eine magnetohydrodynamische Wechselwirkung als Ursache
hindeuten.

A-Sterne lassen keine Rontgenstrahlung erwarten. Diese Spektralklasse besitzt keine
Konvektionszone und nur einen schwachen Sternwind, so dass beide Mechanismen als
Ursache von Rontgenstrahlung ausscheiden.

2.1.3 Galaxien

Rontgenstrahlung von Galaxien ldsst sich meist auf Einzelquellen zuriickfiihren. Dabei
handelt es sich um Rontgendoppelsterne, kataklysmische Verénderliche oder Supernova-
reste.

Réntgendoppelsterne

Ein kompaktes Objekt, das z.B. ein weifler Zwerg, ein Neutronenstern oder ein schwarzes
Loch sein kann, akkretiert von einem Begleitstern Masse iiber einen Materiestrom. Das
kompakte Objekt bildet dabei meist eine Akkretionsscheibe aus. Aufgrund des enormen
Gravitationspotentials des kompakten Objektes wird die Materie in der Akkretionsschei-
be auf sehr hohe Geschwindigkeiten beschleunigt. Da ein einzelnes Teilchen wegen der
Drehimpulserhaltung nicht direkt auf das kompakte Objekt fallen kann, ist fiir die Akkre-
tion die Wechselwirkung mit anderen Teilchen notwendig. Durch Reibungseffekte heizt
sich die Materie bei Anndherung an das kompakte Objekt immer mehr auf. In der Kern-
region der Akkretionsscheibe entstehen dabei so hohe Temperaturen, dass thermische
Rontgenstrahlung erzeugt wird.

Supernovareste

Supernovae sind die Endstadien von Sternen, bei denen der Stern in einer leuchtstarken
Eruption seine dufleren Hiillen abst6ft. Man unterscheidet zwei Arten von Supernovaex-
plosionen. Die Typ I Supernova bezeichnet das Ziinden von akkretierter Masse oberhalb
der Chandrasekhar Grenze auf einem weiflen Zwerg. Der gravitative Kollaps eines Sterns
mit mehr als acht Sonnenmassen wird Supernova Typ II genannt.

Beim Abstoflen der Sternhiille wird das Material mit Geschwindigkeiten von tausenden
Kilometern pro Stunde in den interstellaren Raum abgegeben. Dieses Gas wechselwirkt
mit dem interstellaren Medium, wobei es sich zumeist um den sich mit langsamer Ge-
schwindigkeit ausbreitenen Sternwind des explodierten Sterns handelt. Dabei treten Stof3-
fronten auf, die zur Autheizung des interstellaren Mediums fiihren.

Rontgenstrahlung von Galaxien muss sich jedoch nicht immer in Punktquellen auflosen
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Abbildung 2.2: Réntgendoppelsternsystem mit Akkretionsscheibe um das kompakte Objekt
(links); Supernovarest (Krebs-Nebel) (rechts)

lassen, sondern kann auch eine diffuse Komponente enthalten. Zahlreiche Superno-
vaexplosionen in einer Galaxie sorgen fiir die Verteilung von heiflem Gas iiber einen
groflen Bereich der Galaxie. Eine solche Galaxie stellt eine schwache aber ausgedehnte
Rontgenquelle dar.

2.1.4 Aktive Galaxienkerne

Als aktive Galaxienkerne (Active Galactic Nuclei) bezeichnet man die Zentralregionen
von Galaxien, von denen hohe Kernleuchtkrifte, starke optische Emissionslinien, Radio-
emissionen oder Variabilitdten der emittierten Strahlung ausgehen. Das Standardmodell
der aktiven Galaxienkerne (AGNs) beinhaltet die Akkretion von Materie auf ein super-
massives schwarzes Loch von 107 - 10° M. Nur ein schwarzes Loch kann die Beobach-
tung einer hohen Leuchtkraft aus einem kompakten Emissionsgebiet erkldren. Aktive
Galaxienkerne bestehen aus verschiedenen Klassen von Objekten, deren Bezeichung his-
torisch bedingt erfolgte.

Seyfert-Galaxien

Seyfert-Galaxien besitzen eine erhohte Kernleuchtkraft und Emissionslinien im optischen
Spektrum. Mit Hilfe der Spektren wird in Seyfert-1- und Seyfert-2-Galaxien unterschie-
den. Seyfert-1-Galaxien zeigen sehr breite, schmale erlaubte und schmale verbotene
Emissionslinien und Variabilitéiten innerhalb weniger Tage. Ein Grofteil der Energie
wird von Seyfert-1-Galaxien im Rontgenbereich abgegeben. Seyfert-2-Galaxien besitzen
nur schmale erlaubte und schmale verbotene Linien, die aus erlaubten und verbotenen
Ubergingen resultieren.

Quasare

Das Wort ,,Quasar® wird vom englischen Begriff quasistellar radio source abgeleitet, da
diese Objekte erstmals im Radiobereich beobachtet wurden. Im optischen Bereich wer-
den punktférmige Quellen mit stark rotverschobenen Emissionslinien identifiziert. Die
leuchtkréftigen radioleisen QSOs (Quasistellar Objects) gleichen in ihren optischen Ei-
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genschaften den radiolauten Quasaren, weshalb heute der Begriff Quasar sowohl fiir ra-
dioleise QSOs als auch fiir radiolaute Quasare benutzt wird.

BL-Lacertae-Objekte

Diese Unterklasse von AGNs war filschlicher Weise iiber 50 Jahre als ein variabler Stern
klassifiziert worden. Erst als bei Aufnahmen ein diffuses Objekt ausgemacht wurde, re-
alsierte man, dass es sich um eine Galaxie handelte. BL-Lac-Objekte #hneln in ihren
Eigenschaften radiolauten Quasaren. Die optischen Spektren zeigen jedoch keine oder
nur sehr schwache Emissionslinien.

Vergleicht man die Untergruppen von AGNs, so gibt es deutliche Anzeichen, dass sich die
verschiedenen AGN Phinomene vereinheitlichen lassen. So liegt der Hauptunterschied
zwischen Seyfert-Galaxien, kurz Seyferts, und Quasaren nur in der Leuchtkraft der Zen-
tralquelle begriindet. In Abbildung 2.3 ist die Erkldarung von AGN-Unterklassen aus
einem Modell dargestellt.
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Abbildung 2.3: Einheitsmodell fiir aktive Galaxienkerne. Die Einteilung in die verschiedenen
Unterklassen erfolgt in Abhingigkeit vom Blickwinkel, unter dem das Objekt beobachtet wird
(links); Ilustration eines aktiven Galaxienkerns (rechts).

Im Rahmen dieses Einheitsmodells ergeben sich die Untergruppen von AGNs aus einem
unterschiedlichen Blickwinkel auf das supermassive schwarze Loch. Dabei tragen die ein-
zelnen Komponenten wie folgt zu der spektralen Energieverteilung vom infraroten Bereich
bis zum Rontgenbereich von AGNs bei:

Akkretionsscheibe
Die Teilchen der Akkretionsscheibe bewegen sich zunichst auf Keplerbahnen. Durch
viskose Wechselwirkung geben sie ihren Drehimpuls ab und gelangen somit auf immer
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engere Orbits um das supermassive schwarze Loch. Die gewonnene Gravitationsenergie
wird durch diese Wechselwirkung als thermische Emission abgestrahlt. Aus den innersten
Bereichen der Akkretionsscheibe kénnen thermisch UV- und weiche Rontgenphotonen
emittiert werden. Die thermische Emission hat ihr Maximum im harten UV-Bereich und
macht sich durch einen Anstieg im Spektrum im UV- und Réntgenbereich bemerkbar (soft
excess). Die Erzeugung der harten Rontgenstrahlung geschieht in der heilen Korona iiber
der Akkretionsscheibe. Die bis zu 30 keV harte Strahlung wird durch Comptonisierung
der UV- und weichen Rontgenphotonen in der Korona erzeugt.

Jets

Oberhalb der Akkretionsscheibe werden durch starke Magnetfelder Plasmen abgelenkt.
Diese werden beschleunigt und zu Jets gebiindelt. Die in ihnen vorkommenden relativi-
stischen Elektronen emittieren nichtthermische Strahlung iiber weite Frequenzbereiche.
In niedrigen Frequenzbereichen (radio, optisch) dominiert dabei Synchrotronstrahlung.
Auch in Jets konnen Photonen zu héherenergetischen Photonen comptonisiert werden.
Bedingt durch das relativistische Beaming emittieren Jets bevorzugt in Vorwértsrichtung.
Aufgrund des nichtthermischen Spektrums von BL-Lac-Objekten nimmt man an, dass die
Sichtlinie innerhalb eines kleinen Winkels zur Jetachse liegt.

Broad Line Region

Gaswolken nahe der zentralen Quelle besitzen hohe Geschwindigkeiten. In ihnen entste-
hen die breiten Emissionslinen, die im Spektrum von Seyfert-I-Galaxien und Quasaren
beobachtbar sind. Die Gaswolken besitzen relativ hohe Dichten, wodurch nur Linien
erlaubter Ubergiinge emittiert werden. Der Staubtorus verdeckt bei kleinen Inklinati-
onswinkeln (Seyfert-2-Galaxien) sowohl die Broad-Line-Region als auch das Zentrum des
AGNs. Im Laufe dieser Arbeit werden Objekte mit breiten Emissionslinien Broad-Line-
Emission-Objekte genannt.

Narrow Line Region

Gaswolken in groflerer Entfernung vom Zentrum bewegen sich langsamer und sind weni-
ger dicht. Die von ihnen emittierten Linien sind daher schmaler und koénnen verbotene
Linien enthalten. Diese Regionen sind weitrdumig ausgedehnt. Objekte mit schmalen
und verbotenen Linien werden in dieser Arbeit Narrow-Emission-Line-Objekte genannt.

Staub
Ein Teil der vom Zentrum ausgehenden Strahlung wird durch Staub in der Umgebung
des AGN absorbiert und als thermische Komponente im fernen Infrarot reemittiert.
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2.2 Das Ritsel um die Rontgenhintergrundstrahlung

Seit seiner Entdeckung 1962 ist der Rontgenhintergrund ein Hauptthema der Rontgen-
astronomie. Die sich gleichmifig iiber den gesamten Himmel verteilende Strahlung wirft
die Frage auf, ob es sich um eine kosmische Hintergrundstrahlung &hnlich der drei Kel-
vin Mikrowellenhintergrundstrahlung handelt oder um eine Vielzahl einzelner nicht auf-
zultsender Rontgenquellen.

Friithere Untersuchungen lassen einen Ursprung in diffusem, heilen Gas zu. Durch immer
empfindlichere Instrumente in der Rontgenastronomie und tiefe Rontgendurchmusterungen
kann aber gezeigt werden, dass es sich bei der Réntgenhintergrundstrahlung um eine Su-
perposition der Emission vieler schwacher Objekte intergriert iiber die Zeit handelt. Die
Charakterisierung der Objekte zeigt, dass aktive Galaxienkerne und somit die Akkretio-
nen auf supermassive schwarze Locher zum grofiten Teil den Rontgenhintergrund ausma-
chen. Diese Vermutung konnte durch ROSAT-Beobachtungen gestiitzt werden, mit denen
es gelang, rund 80 % des Hintergrundes unterhalb von 2 keV in Einzelquellen aufzulésen
(Hasinger et al., 1998). Hauptsiichlich werden gering absorbierte AGNs vom Seyfert-1-
Typ gefunden. Die Rontgenstrahlung aus diesen Objekten kann aber nicht den spektralen
Verlauf des Rontgenhintergrundes erkléren, der bei 20 - 30 keV sein Maximum annimmt.
Auch nach Beriicksichtigung der Verschiebung des Maximums in den Bereich um 10
keV aufgrund der Absorption von Réntgenstrahlung (Fabian, 2003), ldsst sich auf eine
bis dahin unbekannte grofle Gruppe von Objekten mit einem harten Rontgenspektrum
schlieflen.

Die modernen CHANDRA- und XMM-Newton-Satelliten haben mehr als 80 % des 0,1
- 10 keV Rontgenhintergrunds in diskrete Objekte aufgelost. Mit Hilfe der optischen
Identifizierung der einzelnen Rontgenquellen kann nachgewiesen werden, dass AGNs vom
Typ Seyfert-2 Objekte harter Rontgenstrahlung darstellen. Anders als vermutet sind
diese Objekte nicht extrem réntgenleuchtkréftig und sehr weit entfernt, sondern bei Rot-
verschiebungen von z < 1 zu finden.

Die Rontgenstrahlung wird in diesen Objekten so stark absorbiert, dass zumeist nur das
harte Rontgenspektrum beobachtbar ist. Nach dem heutigen Verstindnis wird der wei-
che Bereich der Rontgenhintergrundstrahlung durch nahezu unabsorbierte AGNs vom
Seyfert-1-Typ verursacht. Diese Objekte treten bei hohen Rotverschiebungen auf und
nehmen ein Hiufungsmaximum in optischen Durchmusterungen bei z ~ 2 an. Seyfert-2-
Galaxien produzieren das harte Spektrum des Rontgenhintergrundes. Bei ihnen handelt
es sich scheinbar um eine réntgenleuchtkraftarme relativ nahestehende Objektklasse. Je-
doch ist die Statistik dieser Objekte fiir hohe Rotverschiebungen noch zu schlecht, um
endgiiltige Aussagen iiber die Eigenschaften der Objekte zu treffen und ihren Beitrag
zum Rontgenhintergrund festzulegen.

Das Verstindnis des Rontgenhintergrundes ist unter kosmologischer Betrachtungsweise
sehr wichtig. Vor einigen Jahren dachte man z.B., dass die Reionisation des Universums
aufgrund der Strahlung von AGNs verursacht wurde. Heute ist bekannt, dass die AGN-
Strahlung nicht zur Reionisation ausreicht. Untersuchungen ergaben den Zeitraum der
Ionisation zwischen 15 < z < 6, weswegen heute von Population-III-Sternen als Ursache
der Reionisation ausgegangen wird. Des Weiteren ist die Evolution von AGNs noch immer
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nicht in allen Einzelheiten gekldrt. Die diskreten Quellen der Rontgenhintergrundstrah-
lung bieten die Mdoglichkeit, die Eigenschaften und Evolution von AGNs genauestens zu
studieren.

2.3 Das Marano-Feld

Auf der Siidhalbkugel befindet sich im Sternbild Pendeluhr unter den Koordinaten a=03h
15min und =-55° 15min der zentrale Bereich des Marano-Feldes. Dieser Name ist die
inoffizielle Bezeichung eines Quasardurchmusterungsfeldes, das das erste Mal von Mara-
no, Zamorani und Zitelli (1988) untersucht wurde.

Die optische Quasardurchmusterung wurde mit einer Grenzmagnitude von m; = 22,0
auf einem Feld von 0,69 deg? durchgefiihrt. Man versuchte anhand verschiedener Selekti-
onsverfahren, Quasarkandidaten zu finden und spektroskopierte diese. Aus den Spektren
konnte man ableiten, ob es sich wirklich um Quasare handelte und wie wirkungsvoll das
jeweilige Selektionsverfahren war.

Von November 1981 - November 1984 wurden am ESO-3,6 m-Teleskop in diesem Bereich
Photoplatten im J-, U- und F-Band sowie Grismaufnahmen gemacht. Die Photoplatten
wurden digitalisiert und ausgewertet. Zur Selektion von Quasarkandidaten kamen drei
Methoden zum Einsatz: Farb-Farb-Diagramme (U-J gegen J-F), Emissionslinienstérke
oder/und Objekte mit einen blauen Kontinuum und Variabilitdtsuntersuchungen. Ma-
rano et al. entdeckten 30 neue Quasare (Broad-Emission-Line-Objekte) und bewiesen,
dass der simultane Einsatz aller drei Methoden sehr effizient ist, um in einem Durchmus-
terungsfeld alle enthaltenen Quasare bis zu einer bestimmten Grenzmagnitude nahezu
vollstédndig zu entdecken.

Im Laufe der ROSAT-Mission (1990-1999) wurde das Marano-Feld einer 56 000 Se-
kunden tiefen Rontgenbeobachtung unterzogen. Dabei wurden im zentralen Bereich
(Durchmesser 30 Bogenminuten) 50 Rontgenquellen mit einem Fluss von fx > 4 -
107 ergem=2 57! in diesem Bereich entdeckt. Mit Hilfe von CCD-Farbaufnahmen in
verschiedenen Wellenléngenbereichen konnten 42 Objekte (84 % aller Rontgenquellen)
identifiziert werden. Davon waren 33 AGNs, 2 Galaxien, 3 Galaxienhaufen und 4 Ster-
ne. Es konnte gezeigt werden, dass AGNs die dominierende Klasse von Objekten sind,
die sowohl rontgenflussstarke als auch -schwache Quellen ausmachen. Vergleicht man die
Vollstandigkeit der rontgenselektierten Probe mit der optisch selektierten, so wurden im
Roéntgenbereich 65 % der optisch gefundenen Quasare detektiert. Auf der anderen Seite
konnte mit ROSAT eine nicht vernachliassigbare Zahl von Quasaren entdeckt werden, die
optisch schwicher als das Detektionslimit der optischen Quasardurchmusterung sind.
Mit dem ATCA (Australia Telescope Compact Array) wurden von Gruppioni et al.
(1997) tiefe Radiodurchmusterungen im Marano-Feld durchgefiihrt. Dabei wurden 63
Quellen mit einem Grenzfluss von ~ 0,2 mJy bei 1,4 GHz und 48 Quellen bei 2,7 GHz
gefunden.

Die ROSAT-Studien lieferten auch Hinweise, dass mindestens 20 % der Rontgenquellen
harte Spektren besitzen und es sich somit um absorbierte Rontgenquellen handelt. Auf-
grund des eingeschrinkten Rontgenbereiches von 0,1 - 2,5 keV konnte ROSAT stark
absorbierte Rontgenquellen nicht detektieren. Nach den theoretischen Vorstellungen han-
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Abbildung 2.4: 50 Rontgenquellen (kleine nummerierte Kreise), die mit ROSAT in einem 30
Bogensekunden grofien Teil (grofler Kreis) des Marano-Feldes gefunden wurden.

delt es sich bei solchen Objekten um Quasare vom Typ II, die sehr schmale Emissions-
linien besitzen (Narrow-Emission-Line-Objekte). XMM-Newton bot sich aufgrund des
Energiebereiches von 0,1 - 12 keV ideal fiir die Durchmusterung nach stark absorbier-
ten Rontgenquellen an. Auflerdem wiesen die ersten Ergebnisse von XMM-Newton- und
CHANDRA-Durchmusterungen auf die Existenz einer hohen Anzahl von sehr stark ab-
sorbierten Réntgenspektren hin, die Seyfert-2-Galaxien mit geringen Rotverschiebungen
(z < 1) zu sein scheinen.

Die Studien in dieser Arbeit sollten diese Aussage mit Hilfe einer weiteren sehr tiefen
Rontgendurchmusterungsprobe iiberpriifen. Des Weiteren sind Untersuchungen tiefer
Felder wichtig fiir das Verstidndnis der Entwicklung rontgenselektierter AGNs und fiir
das Verstindnis des Rontgenhintergrundes. Das Marano-Feld ist eines der tiefsten Fel-
der, in denen mit optischen Methoden nach Quasaren gesucht worden ist.
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Abbildung 2.5: Marano-Feld im optischen Bereich. Diese 60 x 40 Bogenminuten messende
Aufnahme wurde im B-Band erstellt. Deutlich ist der Kugelsternhaufen NGC 1261 in der Mitte
der rechten Seite zu erkennen (oben).

Falschfarbenbild des Marano-Feldes im Rontgenbereich (XMM-Newton-Aufnahme). Fiir die
Erzeugung der Falschfarbaufnahmen wurden verschiedene Roéntgenenergiebereiche benutzt
(0,2 - 0,5 keV rot; 0,5 - 2 keV griin; 2 - 4,5 keV blau). Der Helligkeitsabfall zum Rand des
Feldes entsteht aufgrund der nicht vollstindigen Abdeckung des Marano-Feldes durch den
Rontgensatelliten XMM-Newton (unten).



Kapitel 3

Vorbereitung der
Multiobjektspektroskopie

Die Aufgabenstellung der hier vorliegenden Diplomarbeit ist es, Rontgenquellen im Ma-
rano-Feld anhand von optischer Spektroskopie zu identifizieren. Weiterfithrend soll eine
Klassifizierung der Rontgenobjekte vorgenommen werden, um somit ihren Beitrag zur
Rontgenhintergrundstrahlung untersuchen zu kénnen.

3.1 Rontgendatenanalyse

Am 07.07.2000 wurde der européische Rontgensatellit XMM-Newton um 15:54 Uhr auf
das Marano-Feld ausgerichtet, um dieses im Rontgenbereich zu untersuchen. Die Be-
obachtung war durch garantierte Beobachtungszeit der Universitdt Tiibingen méglich.
Alle Institute, die am Aufbau und dem Betrieb von XMM-Newton mitarbeiten, erhal-
ten ein festes Kontingent an Beobachtungszeit mit XMM-Newton. In Tiibingen wurde
die EPIC-Kamera von XMM-Newton mitentwickelt. Auch das Astrophysikalische In-
stitut Potsdam besitzt aufgrund der Mitarbeit im Survey Science Center! Garantiezeit
fiir XMM-Newton-Beobachtungen. Dadurch waren weitere Rontgenbeobachtungen des
Marano-Feldes moglich. Um das Marano-Feld zu beobachten, wurde es aufgrund der
Sichtfeldbeschréinkung von XMM-Newton in ein 4 x 4 Beobachtungsraster aufgeteilt. Das
Raster ist dabei so gewihlt worden, dass die Gesamtbeobachtungszeit im Zentrum des
Marano-Feldes ~ 100 000 Sekunden betragen sollte. Dadurch waren Empfindlichkeiten
von einigen 107'° erg cm 2 57! (Rontgenfluss) in einem Energiebereich von 0,2 - 12 keV
zu erwarten. Nach Hasinger et al. (1998) und Schmidt et al. (1998) liegt die damit zu

1 Das XMM-Newton Survey Science Center Konsortium (SSC) besteht aus zehn Instituten und sieben
wissenschaftlichen Partnern in Grofibritannien, Frankreich und Deutschland. Die Aufgabe des SSC ist es,
Software zur wissenschaftlichen Analyse von XMM-Newton-Daten zu erstellen (SAS, Science Analysis
Software), Prozessierung der XMM-Newton-Daten sowie Rontgenquellenidentifikationsprogramme
(XID) bereitzustellen. Das Astrophysikalische Institut Potsdam ist Mitglied des SSC und insbesonders
federfiihrend bei der SAS und XID Programmierung. Beide Programme dienen der genauen Bestim-
mung von Positionen, Fliissen und anderen Rontgeneigenschaften der Quellen. Seit dem Jahr 2001
engagiert sich das Institut sehr stark bei der Entdeckung und Identifikation von Galaxienhaufen in
XMM-Newton-Feldern.
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erwartende Quellzahl fiir den Zentralbereich bei ~ 1000/deg?. In der folgenden Tabelle
sind die XMM-Newton-Beobachtungen zusammengefasst.

| XMM-Orbit | Beobachtungsbeginn | RA (hh:mm:ss) | DEC (+dd:mm:ss) | Dauer (s) |

Universitdt Tiibingen
0106 07.07.2000, 15:54:12 03:15:27 -55:06:13 10251
0107 10.07.2000, 00:08:55 03:16:03 -55:21:41 10346
0107 10.07.2000, 04:29:54 03:15:27 -55:11:22 10641
0107 10.07.2000, 08:56:34 03:15:27 -55:16:32 10451
0107 10.07.2000, 13:59:52 03:15:27 -55:21:41 7767
0129 22.08.2000, 03:20:47 03:16:03 -55:11:22 6147
0129 22.08.2000, 09:53:50 03:16:03 -55:16:32 10625
0129 22.08.2000, 14:06:57 03:16:03 -55:06:13 10649
0256 03.05.2001, 14:09:09 03:16:03 -55:11:22 10566
Astrophysikalisches Institut Potsdam
0130 24.08.2000, 03:13:23 03:13:09 -55:03:54 10945
0130 24.08.2000, 07:36:44 03:14:15 -55:11:22 9149
0130 24.08.2000, 11:00:05 03:14:15 -55:16:32 9148
0130 24.08.2000, 14:23:26 03:14:15 -55:21:41 9148
0131 26.08.2000, 13:30:44 03:14:51 -55:06:13 9148
0131 26.08.2000, 18:19:21 03:14:51 -55:11:22 9948
0133 30.08.2000, 08:05:39 03:14:51 -55:16:32 9947
0133 30.08.2000, 11:47:20 03:14:51 -55:21:41 8813

In der Zentralregion iiberlappen sich 15 der 16 XMM-Newton-Pointings. Addiert man
die Messzeiten auf, so ergibt sich eine Gesamtbeobachtungszeit von rund 162 000 Se-
kunden (45 Stunden). Nach Abzug der durch erhéhten Teilchenhintergrund in ihrer
Effektivitdt herabgesetzten Messintervalle der EPIC-MOS-Detektoren verblieben effektiv
rund 120 000 Sekunden Beobachtungszeit. Die geometrische Anordnung der Wolter-I-
Spiegelelemente fiihrt zu weiteren Effekten, die zu beriicksichtigen sind. Ist ein Objekt
nicht im Zentrum des Beobachtungsfeldes eines Rontgenteleskopes, so wird ein nicht
mehr vollig parallel zur optischen Achse einfallender Rontgenstrahl unter einem ande-
ren Winkel als ein parallel einfallender totalreflektiert. Die Totalreflektion ist bei der
Réntgenphotonablenkung nur in einem sehr kleinen Winkelbereich effektiv. Des Weiteren
fiihrt die Verschachtelung der Wolter-I-Spiegel dazu, dass Randobjekte durch benachbar-
te Spiegelelemente verdeckt werden und somit ein Abfall der Helligkeit eines Bildes zum
Bildrand entsteht. Durch diesen Vignettierungseffekt betrigt die korrigierte und effekti-
ve Integrationszeit fiir den Zentralbereich des Marano-Feldes rund 80 000 Sekunden (ca.
22 Stunden). Als Folge dieser Effekte sind Randobjekte im Gegensatz zu gleich hellen
Rontgenobjekten in der Zentralregion eines Pointings stets unempfindlicher und schlech-
ter detektiert. Zusitzlich werden sie verzerrt abgebildet.

Aus den 16 Einzelbildern, die jeweils aus fiinf verschiedenen Energiebandbildern der drei
Detektoren bestehen, wurde am Astrophysikalischen Institut Potsdam (AIP) ein Ge-
samtbild erstellt. Dazu wurden die Photonenereignisse der einzelnen Bilder in eine alle
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Abbildung 3.1: Optische Karte des Marano-Feldes. Die Objekte in den kleinen Kreisen ent-
sprechen Quasaren, die aufgrund von photometrischen Methoden vorselektiert und als Quasare
identifiziert wurden (Marano, 1988). Die grofien Kreise zeigen die sechzehn XMM-Newton-
Pointings und deren Beobachtungsbereiche an (links).

MOS-I-Detektor-Exposuremap des Marano-Feldes. Dargestellt ist die endgiiltige effektive
Rontgenintegrationszeit iiber das gesamte Feld mit Vignettierungskorrektur (rechts).

Bilder umfassende Tabelle iibertragen. Fiir die Exposuremaps errechnete man aus der
Tabelle Gesamtbilder in verschiedenen Energiebindern (sieche Abbildung 3.1), bei de-
nen der Vignettierungseffekt beriicksichtigt wurde. Mit Hilfe der am AIP entwickelten
Quelldetektionssoftware erfolgte die Suche nach Rontgenquellen in allen Energiebéndern.
Dabei lduft eine 3 x 3 Pixel grofle Suchbox simultan Pixel fiir Pixel iiber alle Bilder.
Die Routine ermittelt aus einem statistischen Vergleich aus Hintergrundzéhlrate und
Boxzihlrate eine Wahrscheinlichkeit. Diese Wahrscheinlichkeit wird durch den Parame-
ter Likelihood? bestimmt. Der Parameter legt fest, wie wahrscheinlich es ist, dass es
sich um eine Rontgenquelle handelt und nicht um eine zufillige Anh&ufung von Hinter-
grundphotonen. Um die Likelihood einer Quelle zu ermitteln, kann man die einzelnen
Werte aus den verschiedenen Energiebéndern in erster Ndaherung addieren. Aus allen
Quellen entsteht somit eine vorldufige Rontgenobjektliste. Eine weitere Prozedur passt
die Punktbildfunktion an all diese Quellen an, um somit eine genaue Bestimmung der
Objektparameter zu ermdglichen. Ist die dabei bestimmte Likelihood ml > 6, wird das
Objekt als Réntgenquelle in die endgiiltige Rontgenobjektliste eingetragen.

2 Die Likelihood mi wird als Ergebnis der Suchroutine fiir jedes einzelne Objekt ermittelt. Uber den
Zusammenhang ml = —In P bestimmt die Likelihood eine Wahrscheinlichkeit P, mit der man eine
Fehldetektion ausschlieflen kann. Diese Aussage bedeutet auch, dass in jeder Detektionsbox eine falsche
Quelle mit der Wahrscheinlichkeit von 1:400 entdeckt wird.
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Abbildung 3.2: XMM-Newton-detektierte Rontgenquellen im Marano-Feld. Die griinen Krei-
se auf der Rontgenkarte (0.2-4.5 keV) zeigen Quellen an, die von der Quelldetektionssoftware
mit einer Likelihood von ml > 6 identifiziert wurden.

Durch die Bearbeitung des Gesamtbildes mit Hilfe der Quelldetektionssoftware konnten
692 Rontgenquellen im Marano-Feld ermittelt werden (Abbildung 3.2). Dadurch ist diese
Beobachtung die tiefste XMM-Newton- und CHANDRA-Durchmusterung in Hinblick auf
die detektierte Quellanzahl. Es erginzt tiefere Durchmusterungen in einem kleineren
Bereich wie z.B. die CHANDRA-,, Deep Field South“-Durchmusterung.

3.2 Optische Daten

Zur Bestimmung der zu den Réntgenquellen gehérenden optischen Gegenstiicke wurden
optische Daten in verschiedenen Béndern aufgenommen. Eine kurze Erlduterung zu den
optischen Daten erfolgt in diesem Kapitel.
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3.2.1 K-Band

Im November 2001 wurden mit dem ESO 3,58 Meter New Technology Telescope (NTT)
von Georg Lamer in drei Beobachtungsnéchten nah-infrarot Aufnahmen im K-Band an-
gefertigt. Die K-Band-Magnituden wurden im Rahmen des Nachbeobachtungsprogram-
mes des von XMM-Newton aufgenommenen Marano-Feldes mit der SOFI-Kamera (Son
OF ISAAC, Anlehnung an ISAAC Infrared Spectrometer And Array Camera) erstellt.
Der K-Band-Filter erméglicht die Detektion von Photonen im Wellenldngenbereich von
2,0 - 2,3 pm. Die Grenzmagnitude der mit einem Sichtfeld von circa 4 x 4 Bogenminuten
ausgestatteten Kamera betrug myg ~ 21.

3.2.2 R-Band

Im R-Bereich diente der Wide-Field-Imager (WFI) zur Bestimmung der R-Band-Mag-
nituden. Die Wide-Field-Imager Kamera ist permanent in der Fokalebene des 2,2 m
Teleskopes auf dem La Silla Observatorium montiert. Sie ist mit insgesamt acht je
2048 x 4096 Pixel grolen CCD-Chips ausgestattet, wodurch ein Sichtfeld von 34 x 33
Bogenminuten erméglicht wird. Die Pixelgréfle betrigt 0,24 Bogensekunden. Der ver-
wendete R-Filter hat eine Zentralwellenlinge von 651,7 nm. Die Grenzmagnitude betrug
mpg ~ 24,5. Der von uns verwendete R-Band-Katalog des Wide-Field-Imager, der den
Bereich des Marano-Feldes abdeckt, wurde von Mignoli und Zamorani im November 2000
aufgenommen und freundlicherweise zur Verfiigung gestellt.

3.2.3 pre-Image Aufnahmen

Am 8. Oktober 2002 erfolgte am VLT (Very Large Telescope) der ESO (European
Southern Observatory) im 2600 Meter hoch gelegenen Cerro Paranal in Chile die Auf-
nahme von sechs der zwolf sogenannten pre-Images am 8,2 Meter Teleskop.

Die Aufnahmen erfolgten mit dem Instrument FORS2 (FOcal Reducer and Spectrograph).
Dasselbe Instrument sollte fiir die Multiobjektspektroskopie verwendet werden. Die Ka-
mera besteht aus zwei 2k x 4k MIT CCDs (15um Pixels). Die Belichtungszeit betrug 240
Sekunden und wurde im BESSEL-R Filter durchgefiihrt (ca. 570 - 800 nm). Auf den
Aufnahmen sind Objekte bis zu einer Magnitude von mg = 25 zu erkennen. Die Gréfie
des betrachteten Bereiches in Abbildung 3.3 entspricht 7,2 x 7,5 Bogenminuten.

Nachstehend wurden die bei der weiteren Auswertung verwendeten Beobachtungsdaten
zusammengefasst.

[ Daten | Instrument | Zeitpunkt | Filter [ Messbereich | Empfindlichkeit
Rontgen | XMM-Newton | Juli 2000 - Mai 2001 - 0,2-12keV | fx ~1..2-10" ergcm=2 57T
K-Band SOFI November 2001 K 2,0 - 2,3 ym myg ~ 21,0
R-Band WFI November 2000 R 570 - 730 nm mpg ~ 24,5

pre-Image FORS2 Oktober 2002 Bessel-R | 570 - 800 nm mpg ~ 25,0
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3.3 Erstellen der Multiobjektspektroskopiemasken

Im Rahmen dieser Diplomarbeit galt es zunichst, die Rontgenobjektpositionen von XMM-
Newton mit optischen Quellen zu identifizieren und die Masken fiir die Multiobjektspek-
troskopie zu erstellen. Durch die spektroskopische Untersuchung der optischen Objekte
l&sst sich verifizieren, ob es sich um die Quelle der Rontgenstrahlung handelt.

Abbildung 3.3: Optische Falschfarbenaufnahme eines 7,2 x 7,5 Bogenminuten groflen Teils
des Marano-Feldes. Das Bild ist eine Komposition aus zwei CCD-Chips. Im gesamten rechten
oberen Teil ist der Kugelsternhaufen NGC 1261 zu erkennen. Die weiflen Kreise zeigen durch
den XMM-Newton-Satelliten detektierte Rontgenquellen in einer 1-o-Réntgenfehlerumgebung
an. Somit charakterisiert die Gréfle der Kreise die rdumliche Unsicherheit der Rontgenquellen.
Objekte innerhalb der Kreise kénnen die moglichen Quellen der Rontgenstrahlung sein. Mit
einer endlichen Wahrscheinlichkeit konnen auch Objekte aulerhalb der Kreise mogliche Quellen
darstellen.

Das FORS2-Instrument am VLT ermdoglicht den Einsatz einer Mask Exchange Unit
(MXU). Dabei werden mit einem Laser in Aluminiumbleche Bohrungen und Spalte ge-
brannt. Die Spalte, welche verschiedene Lingen haben konnen, werden so positioniert,
dass sie mit den zu untersuchenden Objekten zusammenfallen. Die Bohrungen dienen
spiter zur Ausrichtung der Maske anhand von Punktquellen, die sich ebenfalls im Sicht-
feld befinden, in dem die Maske eingesetzt werden soll. Mit dieser Methode ist es moglich,
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bis zu 80 Objekte auf einmal zu spektroskopieren®. Bis zu zehn Masken kénnen in das
MXU-Instrument eingelegt werden. Wiahrend der Nacht kénnen diese dann nacheinan-
der ohne Aus- und Einbau in die Fokalebene eingefahren werden, um somit zeitoptimierte
Beobachtungen durchzufiihren.

Fiir den Entwurf der MXU-Masken wurde die ESO-Software fims verwendet. Sie er-
moglicht das Einlesen der pre-Images in der Weise, dass die zwei Bilder der einzel-
nen Chips als eine Gesamtheit dargestellt und bei der weiteren Bearbeitung betrach-
tet werden. Uber das pre-Image wurde der mit Hilfe der Quelldetektionssoftware er-
stellte Rontgenkatalog gelegt. Die Grofie der dabei gewidhlten Kreise entspricht einem
1-o0-Rontgenpositionsfehler. Um das Risiko der Untersuchung einer Fehldetektion zu ver-
mindern, wurden nur Réntgenquellen mit einer Likelihood von ml > 10 dargestellt (siehe
Abbildung 3.3).

Ein Unterprogramm von fims ermoglicht es, in den MXU-Modus zu wechseln. Die Lage
der zu spektroskopierenden Objekte untereinander und auf der Maske spielt fiir die Spek-
troskopie fast keine Rolle, da die Maske beliebig gedreht und verschoben werden kann.
Nur Objekte, die zu nahe an der Randregion der Chips liegen, zwischen den Chips oder zu
dicht benachbarte Objekte konnen auch mit MXU nicht mit einer einzigen Beobachtung
spektroskopiert werden.

In Abbildung 3.4 lasst sich das Erstellen der MXU-Masken nachvollziehen. Im Setup
werden zunéchst die Spaltparameter festgelegt. Die Breite wurde mit einer Bogensekun-
de und die Linge mit standardméflig zehn Bogensekunden gewé#hlt. Zusétzlich erfolgt
die Auswahl, welches optische System zur Spektroskopie verwendet werden soll. Um die
wissenschaftliche Aufgabenstellung zu erreichen, sollte das Grism 1501 verwendet wer-
den. Ein Grism stellt ein Gitterprisma dar, dessen Vorteil es ist, dass es viel Fluss des
beobachteten Lichtes in die 1. Ordnung abbildet und nicht wie einfache Gitter in die 0.
Ordnung. Dadurch kénnen mehr Photonen in der gleichen Zeit detektiert werden, wo-
durch bessere Signal-zu-Rausch-Verhiltnisse resultieren. Zusétzlich ist der Strahlengang
bei Verwendung eines Grisms nicht geknickt, wodurch Bildaufnahme und Spektroskopie
mit einem Instrument moglich ist.

Das Grism 1501 wurde aufgrund der geringsten spektralen Auflésung (225 A/mm) ver-
wendet. Dadurch war es moglich, einen groflen Wellenlédngenbereich auf den CCD-Chip
selbst bei Randlagen der Spalte abzubilden.

Durch die Angabe des Grism errechnet die Software, wie dicht ein Objekt am Rand liegen
darf, damit das Spektrum noch wissenschaftlich verwertbar ist, d.h. ein ausreichend spek-
troskopierter Wellenldngenbereich vorliegt. Dem Programmanwender wird das durch die
auf beiden Seiten vertikal verlaufenden breiten blauen Linien angezeigt (siehe Abbildung
3.4). Mogliche optische Gegenstiicke der Rontgenquellen, die innerhalb oder im engen
Bereich der weilen Rontgendetektionskreise liegen, miissen sich fiir eine spektroskopische

3 Friiher konnte man mit der Langspaltspektroskopie meist nur ein Objekt mit jeder Aufnahme spektro-
skopieren, was einen hohen zeitlichen Aufwand bei der Untersuchung von mehreren Objekten bedeutete.
Spater kamen Multiobjekspektroskopieinstrumente wie das MOS-Instrument am VLT zum Einsatz. Da-
bei wurde eine gewisse Anzahl von gleichlangen, dquidistanten (in vertikaler Richtung) Spalte eingesetzt.
Diese konnten dann horizontal mit Hilfe von Prizisionsschraubgewinden verschoben werden, um sie
mit dem zu untersuchenden Objekt abzugleichen. Der Nachteil bei dieser Methode ist, dass wegen der
dquidistanten Abstinde der Spalte nur eine Untergruppe von Objekten spektroskopiert werden kann.
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Abbildung 3.4: MXU-Maskenerstellung mit Hilfe der Software fims

Untersuchung in diesem Bereich befinden. Auch die unteren und oberen Grenzen fiir
Spalte werden durch blaue Linien gekennzeichnet.

Der griin schraffierte Kreis in der Mitte des Bildes ermoglicht es, die Maske zu verschieben
und um diesen Punkt zu rotieren, damit die Maske so ausgerichtet werden kann, dass die
gewiinschten Objekte mit Spalte abgedeckt werden koénnen.

Zwei horizontale griine Linien kennzeichnen den Bereich zwischen den beiden CCD-Chips,
der fiir die Spektroskopie nicht zur Verfiigung steht. Befinden sich dennoch genau dort
Quellen kann die Maske durch Rotieren so ausgerichtet werden, dass eine Spektrosko-
pie dieser Objekte mdglich ist. Fehlende optische Gegenstiicke fiir diese Rontgenquellen
kénnen durch die Darstellung der Objekte aus dem R-Band Katalog ermittelt werden.
Das Festlegen der Spaltlage konnte auf zwei verschiedenen Wegen erfolgen. War das Ob-
jekt hell genug und kein weiteres Objekt innerhalb von zehn Bogensekunden Abstand
vorhanden, konnte man mit der Software einen Gauf}fit am Objekt vornehmen lassen.
Das Intensitdtsmaxium wurde als Zentrum der Spaltposition gewihlt.

Handelte es sich jedoch um sehr schwache oder diffuse Objekte, versagte diese Methode
und die Auswahl der Spaltposition musste per Hand erfolgen. Auch hier konnte mit Hilfe
des WFI R-Band-Kataloges die ungefihre Position des Intensitdtsmaximums des zu un-
tersuchenden Objektes ermittelt werden. Die Lage des spéter aufgenommenen Spektrums
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wurde durch horizontale rote Linien am oberen und unteren Ende des Spaltes dargestellt.
In diesem Bereich war es nicht moglich, ein weiteres Objekt fiir die Spekroskopie aus-
zuwéhlen.

Lagen zwei mogliche Gegenstiicke zu Rontgenquellen in einem Abstand von weniger als
zehn Bogensekunden, musste die Spaltléinge fiir die betreffenden Objekte reduziert wer-
den. Um eine Uberlappung der Spalte zu vermeiden, wurden die Objekte dann nicht mehr
in das Zentrum des Spaltes gelegt, sondern in den Randbereich. Auflerdem wurde auf ei-
ne Mindestspaltlinge von fiinf Bogensekunden geachtet. Dieses Vorgehen war notwendig,
um fiir die noch anstehende Datenreduktion genug und unkontaminiertes Nachthimmels-
spektrum zu erhalten. Bei sehr ausgedehnten Objekten war es aus diesem Grund auch
notwendig, die Spaltlinge auf 15 oder 20 Bogensekunden auszudehnen.

Nach der Auswahl siamtlicher Spaltpositionen fiir die Spektroskopie mussten fiir die
spitere Ausrichtung des Teleskops noch Referenzsterne gewéhlt werden. So kann gewihr-
leistet werden, dass die Spalte auf den Intensitdtsmaxima der zu untersuchenden Objekte
liegen. Fiir eine genaue Kalibration waren mindestens sechs isolierte, punktférmige und
nicht zu helle Objekte zu bestimmen. Aus geometrischen Uberlegungen werden die Aus-
richtungsfehler um so kleiner, je grofler der Abstand der Objekte voneinander ist.






Kapitel 4

Reduktion der M XU-Daten

Im Zeitraum vom 27.11.2002 bis zum 30.11.2002 erfolgte durch Georg Lamer die Aufnah-
me der Multiobjektspektroskopie am VLT in Paranal, Chile. Wahrend der ersten Nacht
wurden sechs weitere pre-Images aufgenommen, aus denen Georg Lamer vor Ort weitere
Masken erstellte. Aufgrund von technischem und wetterbedingtem Beobachtungsausfall
musste das eigentliche Beobachtungsvorhaben, jede Maske dreimal 1800 Sekunden zu be-
lichten, um somit eventuelle Cosmics spéter im Prozess der Datenreduktion eliminieren
zu konnen, geringfiigig abgewandelt werden.

mogliche spektroskopierte Aufnahmen
Maske Rontgenquellen (je 1800 Sekunden)
Maske 1 21 3
Maske 2 17 3
Maske 3 13 3
Maske 4 18 3
Maske 5 11 3
Maske 6 23 3
Maske 7 14 3
Maske 8 11 3
Maske 9 9 2
Maske 10 11 3
Maske 11 4 1
Maske 12 7 2
| insgesamt | 159 | 32 |

Insgesamt lagen 233 XMM-Newton-detektierte Rontgenquellen im Bereich der Masken.
Diese Anzahl beinhaltet sowohl schon bekannte und charakterisierte Rontgenquellen als
auch unbekannte Rontgenquellen. Einige Rontgenquellen lagen in den Randbereichen der
CCD-Chips in denen keine Spektroskopie moglich war. In etlichen Fillen war aufgrund
der Grenzmagnitude von mg = 25 kein mogliches optisches Gegenstiick zu erkennen.
Somit konnten insgesamt 159 optische Gegenstiicke, die als mogliche Rontgenquellen
in Frage kommen, spektroskopiert werden. Mehrfach trat der Fall auf, dass zu einer
Rontgenquelle zwei optische Gegenstiicke spektroskopisch untersucht wurden.

47
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Die Rontgenquelle Nr. 32A (XMMU J031547.2-551755) wurde im Langspaltmodus auf-
genommen. Dabei wurde der gleiche optische Aufbau verwendet. Die Beobachtungszeit
betrug ebenfalls 30 Minuten.

4.1 Langspaltdatenreduktion

In diesem Kapitel wird beschrieben wie man aus einem zweidimensionalen Rohspektrum
ein eindimensionales Spektrum erhélt, das die folgenden Eigenschaften erfiillt:

e wellenléngenkalibriert
o flusskalibriert

Anhand der Rontgenquelle Nr. 32A sollte zunéchst das theoretische und praktische Wis-
sen iiber die Reduktion von Spektren erarbeitet werden. Zur Datenaufnahme wurde bei
der Langspaltaufnahme nur Chip 1 verwendet. Somit diente die Langspaltdatenreduktion
als Vorstufe zur MXU-Datenreduktion. Dieser Schritt war niitzlich, um bei der spéteren
Aufgabenstellung einer simultanen Auswertung von mehreren Spektren auf insgesamt
zwei unterschiedlichen Chips eine klare Vorgehensweise und Programmstruktur zu errei-
chen.

4.1.1 Grundlagen der Spektroskopie

Spektroskopie ist die genaue Messung des von einer astronomischen Quelle emittierten
Flusses als Funktion der Wellenldnge. Dabei kann der unverfilschte, von der Quelle emit-
tierte Fluss nicht direkt gemessen werden, da das Licht durch viele Faktoren wihrend
seiner Ausbreitung im Weltall, beim Passieren der Erdatmosphéire und durch das Tele-
skop und die Messinstrumente beeinflusst wird. Der gemessene Fluss F' in einem Wel-
lenldngenbereich dA setzt sich aus

Fap = / I(0)- B(\) - T(A) - S(V) - D(A) dA (4.1)

zusammen, wobei /(A) das Spektrum der Quelle oberhalb der Erdatmosphére darstellt,
das eine Modifikation des eigentlichen Quellspektrums mit der Absorption des inter-
stellaren Medium ist, F(\) die wellenlingenabhingige Extinktion der Erdatmosphére
beschreibt, T'(\) die Teleskopoptik-Funktion bezeichnet, S(\) das Verhalten des Spek-
trographen angibt und D()) die Charakteristik des CCD-Detektors widerspiegelt.

Das Ziel von Beobachtung und Datenreduktion ist es, I(\) so genau wie moglich zu
bestimmen. Um diese Aufgabe zu meistern, wird Gleichung 4.1 meist zu

Fan= [ 100 B - Q) A (4.2)
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vereinfacht. Hierbei beschreibt QQ()) die Quanteneffizienz des Gesamtsystems als Funk-
tion der Wellenléinge. Zur Bestimmung von I()\) muss demzufolge E(\) und Q()) ermit-
telt werden.

atmosphdrische Extinktion E()\)

Die atmosphirische Extinktion hat drei Ursachen: Rayleigh-Streuung, Ozonabsorption
und Aerosol Extinktion. Die Rayleigh-Streuung ist dabei die am besten verstandene Ur-
sache. Sie ist proportional zur betrachteten Luftmasse und zu A~*. Im ultraviolettem
Bereich dominieren Ozon und Wasserdampf die Extinktion durch Molekiilabsorption. Die
Ozonextinktion kann innerhalb von Stunden stark variieren. Aerosolextinktion stammt
von Schwebteilchen in der Erdatmosphéire und unterliegt gewohnlicher Weise einem Po-
tenzgesetz, A™%, wobei a gréflenordnungsméflig zwischen 0,8 - 0,9 liegt. Die Aerosolex-
tinktion kann sich durch Brénde, Luftverschmutzungen und vulkanischen Staub hoch in
der Atmosphére rasch und stark verdndern. Fiir eine exakte Spektroskopie ist es deshalb
wichtig, die Extinktion als Funktion der Wellenlinge stiandig genau zu ermitteln.

Gesamitsystemquanteneffizenz Q(\)

Fiir die Ermittlung der Gesamtsystemquanteneffizenz ist es erforderlich, ein Spektrum
zu messen, dessen Verlauf man genau kennt. Vergleicht man dann dieses Spektrum
mit dem Messergebnis, kann man dadurch Q()\) ermitteln. In der Praxis dienen dazu
Sternspektren, bei denen angenommen wird, dass I(\) bekannt ist. Diese Sterne werden
Standardsterne genannt. Spektroskopiert man einen Standardstern, so ergibt sich Q(\)
als Verhéltnis von extinktionskorrigiertem beobachtetem Spektrum des Standardsterns
zu seinem eigentlichen Spektrum.

4.1.2 Datenanalyse und Vorreduzierung

Zunichst galt es sich einen Uberblick iiber die vorliegenden Daten und deren Eigenschaf-
ten durch das Auslesen des Bildheaders zu erarbeiten. Dabei wurde eine Vorsortierung
in Bias-, Flat-, Eichlampen- und Spektrenbilder vorgenommen. Die nachfolgende Da-
tenreduktion wurde ausschlieBlich in MIDAS (Munich Image Data Analysis System)
durchgefiihrt.

BildgréB3enreduktion

Alle aufgenommenen Bilder enthielten an den Réndern Bereiche, in denen keine wissen-
schaftlichen Daten vorlagen (Overscanbereich). Des Weiteren erstreckt sich das zu re-
duzierende Spektrum iiber einen relativ kleinen Bildbereich. Aus diesem Grund wurden
zur Datenreduktion und der damit schnelleren Prozessierung der Daten Bildausschnitte
erstellt, die nur noch die wissenschaftlich relevanten Daten enthielten.

Bearbeitung der Biasaufnahmen

Durch die Ausleseelektronik eines CCD-Chips werden Beobachtungsaufnahmen beim Pro-
zess des Auslesens um die Addition eines bestimmten Wertes verfilscht. Um diesen Effekt
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(Bias) aus den Bildern wieder zu korrigieren, werden Beobachtungen mit einer Verschluss-
zeit von Null Sekunden aufgenommen. Diese Aufnahmen enthalten die Information, um
welchen Wert das Signal jedes Pixels durch den Bias und das Ausleserauschen geéndert
wurde.

Zunéchst gilt es, die Biasaufnahmen der einzelnen Nichte zu untersuchen und somit
maogliche zeitliche Anderungen zu studieren. Die Aufnahmen zeigten iiber die Beobach-
tungsnéichte eine zeitliche Verdnderung um drei Counts pro Pixel. Bei einem mittleren
Biaswert von 199,2 Counts pro Pixel und Biasaufnahme, konnte dieser Effekt jedoch ver-
nachléssigt werden. Des Weiteren muss bei Biasaufnahmen untersucht werden, ob eine
rdumliche Struktur des Bias erkennbar ist. Auch hierbei waren die Abweichungen ver-
nachléssigbar gering.

Aus den Biasaufnahmen der verschiedenen Nichte wurde ein gemitteltes Bias errech-
net (sieche Abbildung 4.1). Statistische Auswertungen dieser Aufnahmen ergaben dann
den bereits erwihnten mittleren Biaswert von 199,2 Counts pro Pixel. Der von der
statistischen Verteilung der Biaswerte ermittelte o-Wert von 3,94 fiir Chip 1 charakteri-
siert gleichzeitig die Standardabweichung des Ausleserauschens in ADUs (Analog Digital
Units).

Zur Biasreduktion der Daten wurden im néchsten Arbeitsschritt von allen verbliebenen
Bildern der Biaswert von 199,2 Counts abgezogen.

Flatfieldkorrektur

Um die Pixel-zu-Pixel-Variation des CCD-Ansprechverhaltens zu messen, wurden Bilder
angefertigt, bei denen eine gleichméflig ausgeleuchtete Fliche aufgenommen wurde. Da-
zu werden Lampen verwendet, die ein moglichst breites Lichtspektrum emittieren. Diese
Flatfieldaufnahmen gleichen einer Empfindlichkeitsmatrix des CCD-Chips. Jeder CCD-
Chip enthilt Zeilen oder Pixel, die nicht so empfindlich sind wie benachbarte Zeilen bzw.
Pixel. Wiirde man diese Aufnahmen unkorrigiert belassen, wiirde dies das zu reduzieren-
de Spektrum verfilschen.

Zur Bestimmung der Pixel-zu-Pixel-Variation wurde die globale Flatfield-Struktur und
die Form des gemessenen Lampenspektrums ldngs der Dispersionsrichtung (Horizonta-
le) nach einer Mittelung von je drei CCD-Zeilen mit einem Polynom angepasst. Diese
Interpolation stellt einen geglitteten Verlauf der Flatfieldstruktur dar. Die Pixel-zu-
Pixel-Variation errechnet sich aus dem Verhéltnis, das jedes einzelne Pixel zu diesem
gegliattetem Verlauf besitzt. Die Abweichung liegt fiir ein geniigend ausgeleuchtetes Flat-
field im einstelligen Prozentbereich. Bei der Interpolation der Flatfieldstruktur ist es
von entscheidener Bedeutung, den Glattungsparameter sorgfiltig zu bestimmen. Wird
dieser zu gering gewihlt, entspricht der angepasste Flatfieldverlauf sehr stark der Pixel-
zu-Pixel-Variation, die somit als zu gering bewertet wird. Wéihlt man dagegen den
Glattungsparameter zu grofl, wird die berechnete Pixel-zu-Pixel-Variation zu hoch im
Vergleich zur Tatsdchlichen angesetzt. Zur Beseitigung statistischer Effekte wurden die
einzeln ausgewerteten geglitteten Flatfieldbilder zu einem gemittelten Flatfieldbild zu-
sammengefasst (sieche Abbildung 4.1).

Dividiert man alle auszuwertenen Bilder durch dieses gemittelte Pixel-zu-Pixel-Variations-
bild, so werden die Zahlraten von Pixeln, die weniger empfindlich sind, erhéht, wihrend
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Abbildung 4.1: Gemittelte Biasaufnahme der Langspaltspektroskopie. Darstellung im Bereich
von 194 (schwarz) - 200 (weil) Counts pro Pixel (links).

Gemittelte Pixel-zu-Pixel-Variation aus Flatfieldaufnahmen. Es wurden zur geglitteten Flat-
fieldstrukturabweichung zwischen 90 % (schwarz) und 110 % (weil) dargestellt. Deutlich sind
fehlerhafte CCD-Zeilen und Flatfieldmuster zu erkennen (rechts).

Zahlraten von sehr empfindlichen Pixeln vermindert werden. Dadurch erzeugt man Bil-
der, bei denen alle Pixel auf das gleiche Empfindlichkeitsmaf} gerechnet wurden und somit
eine korrekte Intensitétsverteilung vorliegt.

4.1.3 optimale Extraktion eines unkalibrierten Spektrums

Das Problem der Spektrenextraktion ist, dass sich am Ort des gesuchten Spektrums nicht
nur das gesuchte Spektrum, sondern auch das Nachthimmelsspektrum der Erdatmosphére
befindet, das vor allem durch die in ihr enthaltenen Sauerstoff- und Wassermolekiile er-
zeugt wird. Das Nachthimmelsspektrum dominiert zumeist das addierte Gesamtspek-
trum, so dass nicht selten das Objektspektrum einen Beitrag von nur wenigen Prozent
ausmacht. Daher gilt es, duflerst genau den Nachthimmel am Orte des gesuchten Spek-

trums zu kennen und zu subtrahieren.
i !
_ | ‘
| |

Abbildung 4.2: Unextrahierte Aufnahme eines Objektspektrums. Im mittleren Bildbereich ist
das Objektspektrum (horizontaler Verlauf) deutlich zu erkennen. Ebenfalls ersichtlich ist, dass
das Nachthimmelsspektrum sich mit dem Objektspektrum addiert und dieses in einem groflen
Gebiet (vorallem im roten Bereich (rechte Bildhélfte)) dominiert. Weifl entspricht der héchsten
Intensitiat mit > 2000 Counts.
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Um das Spektrum aus einem CCD-Bild zu extrahieren, muss in der Aufnahme zunéchst
die Lage des Spektrums und des Nachthimmels definiert werden. Die Positionen werden
in den Deskriptoren des Bildes gespeichert. Bei der Wahl des Nachthimmelsbereichs ist
darauf zu achten, dass auf beiden Seiten des Spektrums ein moglichst grofier, von Objekt-
spektren freier Bereich gewihlt wird. Zusétzlich sollte sich der Bereich des Spektrums
vom gesuchten Objekt nicht sofort an den des Nachthimmels anschliefen. Im Lang-
spaltmodus wurde der Nachthimmel auf beiden Seiten mit einer Breite von je 40 Pixeln
gewahlt. Die Wichtigkeit der grofziigigen Wahl des Nachthimmels zeigt sich im néchsten
Schritt zur Erzeugung des unkalibrierten Spektrums.

Dabei wird an beiden Nachthimmelsbereichen neben dem Objektspektrum Spalte fiir
Spalte in vertikaler Richtung eine Polynomanpassung vorgenommen. Je grofler der Nacht-
himmelsbereich gew#hlt wurde, desto besser entspricht der Polynomverlauf dem Nacht-
himmel. Mit Hilfe dieses Polynoms, dessen Grad gewihlt werden kann, ldsst sich der
Nachthimmel am Ort des Spektrums extrapolieren. Es wird dadurch ein Nachthimmels-
spektrum iiber den gesamten Bildbereich erstellt.

Wurde der Polynomgrad zu grofl gewéhlt und zusétzlich der Nachthimmelsbereich sehr
nahe am Objektspektrum definiert, so passt sich das Polynom auch an das Objektspek-
trum an, wodurch im weiteren Verlauf der Spektrumextraktion ein fehlerhaftes Ergebnis
zu erwarten ist. Ein zu geringer Polynomgrad fiihrt zur fehlerhaften Subtraktion des
Nachthimmels, dessen Folge ein Spektrum ist, in dem immer noch Nachthimmelslinien-
artefakte zu erkennen sind.

Durch die Wahl eines weiteren Parameters lassen sich mit der Software die sogenann-
ten Cosmics (Erkldrung in Abbildung 4.11) aus dem Nachthimmelsspektrum beseitigen.
Das sich aus all diesen Routinen ergebende Nachthimmelsspektrum ist in Abbildung 4.3
zu sehen. Subtrahiert man das extrapolierte Nachthimmelsspektrum, das durch Poly-

Abbildung 4.3: Extrapoliertes Nachthimmelsspektrum, das durch die Prozessierung aus
Abbildung 4.2 gewonnen wurde. Weify entspricht der hochsten Intensitdt mit > 2000 Counts.

nomanpassung gewonnen wurde, von dem Ausgangsbild, in dem sich das gesuchte Ob-
jektspektrum mit dem Nachthimmelsspektrum iiberlagert, so erhilt man das gesuchte
Objektspektrum.

Das somit erhaltene zweidimensionale Objektspektrum muss nun weiter zu einem eindi-
mensionalen Objektspektrum reduziert werden. Das Spektrum wird bei der Aufnahme
auf mehrere CCD-Zeilen mit verschiedener Intensitit abgebildet. Die Software sollte
die Intensitéitsverteilung der verschiedenen Zeilen zu einer Gesamtintensitéit einer Zei-
le zusammenrechnen und daraus das eindimensionale Objektspektrum erstellen. Dabei
wurde der Algorithmus von Horne (1986) verwendet. In ihm wird das Profil der Inten-
sitdtsverteilung Spalte fiir Spalte erstellt. Die Verédnderung des Profils in der Dispersi-
onsrichtung wird durch eine zeilenweise Polynomanpassung modelliert. Der Algorithmus
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Abbildung 4.4: Zweidimensionales Objektspektrum, das durch Subtraktion von Abbildung
4.2 mit Abbildung 4.3 entstand. Weif} entspricht der héchsten Intensitit mit > 200 Counts.

ermoglicht eine intensitdtsabhéngige Addition des zweidimensionalen Spektrums. Der
Grund fiir diese Vorgehensweise ist, dass man nicht nur so viel Signal wie moglich addie-
ren mochte, sondern ebenfalls bestrebt ist, den Signalfehler zu minimieren. CCD-Zeilen
mit geringer Intensitéit sind mit einem groflem relativen Signalfehler behaftet. Demzu-
folge gibt man solchen Zeilen bei der Signaladdition ein geringeres Gewicht (optimale
Extraktion).

Bei diesem Arbeitsschritt miissen Cosmics, die im Spektrum vorkommen, entfernt werden.
Zur Steuerung dient, wie bei der Nachthimmelsextraktion, ein Parameter, der angibt, wie
stark sich die Zahlrate zwischen Pixeln &ndern darf. Wird dieser Zahlratenanstieg einige
Pixel iiberschritten, so erkennt das Programm ein Cosmic. Die alte Z#hlrate der be-
troffenen Pixel wird durch den Mittelwert benachbarter unkontaminierter Pixel ersetzt.
Auch diese Parameterwahl gestaltet sich als kritisch, da ein zu geringer Parameterwert
die Software veranlasst, real existierende starke und schmale Emissionslinien aus dem
Spektrum herauszurechnen.

Bei der Aufnahme des Spektrums ist nicht auszuschlielen, dass dieses nicht absolut paral-
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Abbildung 4.5: Eindimensionales unkalibriertes Objektspektrum, das aus Abbildung 4.4
erzeugt wurde. Die x-Achse gibt die Pixelkoordinate an. Negative Intensitdten beruhen auf
Fehler in der Nachthimmelssubtraktion.
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lel zu den CCD-Zeilen verlduft. Diese Neigung wird jedoch durch die oben beschriebende
Polynomanpassung beriicksichtigt. Das Ergebnis des gesamten Arbeitsschrittes ist in
Abbildung 4.5 dargestellt.

4.1.4 Wellenléingenkalibration

Mit Hilfe der Eichlampenaufnahmen muss die x-Achse des eindimensionalen Objektspek-
trums wellenldngenkalibriert werden. Es wird eine Lampe mit Spektrallinien bestimmter
Elemente in den Strahlengang gebracht. Mit dem gleichen optischen Aufbau, der fiir die
Spektren Verwendung findet, wird das Eichlampenspektrum aufgenommen. Demzufolge
ist eine Zuordnung von Pixelkoordinaten in Wellenlinge mdglich.

Aus den Deskriptoren des Eichlampenbildes erhélt man die Information, welche Eichlam-

A

Abbildung 4.6: Eichlampenspektrum zur Wellenlingeneichung. Die Aufnahme erfolgte mit
demselben optischen Aufbau, mit dem das gesuchte Spektrum detektiert wurde.

pe bei der Aufnahme verwendet wurde. Die ESO hilt auf ihren Internetseiten die Spek-
tren der am Paranal-Observatorium eingesetzten Eichlampen bereit. Aus dem zweidimen-
sionalen Eichlampenbild (Abbildung 4.6) wurde durch Zeilenaddition ein eindimensiona-
les wellenldingenunkalibriertes Eichlampenbild erzeugt (Abbildung 4.7). In diesem eindi-
mensionalen Eichlampenbild musste die Linienidentifikation anhand des ESO-Spektrums
erfolgen. Mit Hilfe eines Programms wahlt man bestimmte Linien aus und charakteri-
siert die dazugehorige Wellenléinge. Eine geringe Anzahl von ausgewé#hlten Linien reicht
bereits aus, um die Polynomanpassung iiber den gesamten Pixelbereich vorzunehmen.
Dabei ist es moglich einzelne Linien zu ignorieren, die mit der Polynomanpassung nicht

60000 Bl 60000 |-

40000 — — 40000

Pixel value ()

Pixel value

20000 20000

L L L I L L L I L L L
4000 6000 8000 10000

Position (ANGSTROM)

Abbildung 4.7: wellenlingenunkalibriertes und wellenlingenkalibriertes eindimensionales
Eichlampenspektrum
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vertriglich sind. Aus dem Polynom wird die Ausgleichsfunktion berechnet, die die Um-
rechnung von Pixelkoordinaten in Wellenldnge angibt. Ebenfalls ergibt sich daraus die
mittlere Schrittweite von 6,7 Angstrom pro Pixel.

Mit Hilfe der bestimmten Ausgleichsfunktion (Dispersionsfunktion) ist es moglich, alle
Spektren von Pixelkoordinaten in Wellenlinge umzurechnen. Zur Uberpriifung dieses Ar-
beitsschrittes bietet es sich an, das unkalibrierte Eichlampenbild wellenldngenkalibriert
auszugeben (Abbildung 4.7) und die Lage der Linien mit den ESO-Spektren auf Uber-
einstimmung zu untersuchen.

Misst man in diesem Spektrum die Breite der Eichlampenlinien aus, so ergibt sich das
Auflésungsvermogen des verwendeten optischen Aufbaus aus der mittleren FWHM-Breite
der Spektrallinien mit 16 A. Dieser Wert bedeutet, dass zwei Linien, die wesentlich enger
als 16 A liegen, als eine Linie detektiert werden. Die Aussage impliziert nicht, dass die
Lage einer Spektrallinie mit einer Genauigkeit von nur 16 A gemessen werden kann.

4.1.5 Flusskalibration des Spektrums

Das wellenldngenkalibrierte eindimensionale Spektrum muss nun auch entlang der y-
Achse umkalibriert werden. Fiir wissenschaftliche Forschungen bietet es sich nicht an
Zahlraten anzugeben, die vom optischen Aufbau abhéngen. Stattdessen werden die Fliisse
der Objekte dargestellt, d.h. wieviel Energie pro Zeit-, Flachen- und Wellenlingeneinheit
(erg em™2 57! A~1) beobachtet werden kann. Zur Flusskalibration eines gesuchten Spek-
trums werden Standardsternspektren verwendet, von denen man annimmt, dass ihr Fluss
bekannt ist. Die Flussdaten des verwendeten Standardsterns LTT3218 kénnen wiederum
auf den Internetseiten der ESO eingesehen werden.

Abbildung 4.8: Unprozessiertes Spektrum des Standardsterns LTT3218, das bei der
Flusskalibration des Objektspektrums verwendet wird. Weify entspricht der héchsten Intensitét
mit > 2000 Counts.

Zunichst wird das unbearbeitete zweidimensionale Standardsternspektrum (Abbildung
4.8) zu einem eindimensionalen wellenlingenunkalibrierten Spektrum reduziert. Dabei
werden die gleichen Arbeitsschritte wie bei der Erzeugung des wellenldingenunkalibrierten
Objektspektrums durchlaufen. Ebenfalls erfolgt eine Wellenldngenkalibration des so er-
haltenen eindimensionalen Standardspektrums mit Hilfe der Dispersionsfunktion aus dem
Eichlampenbild.

An das wellenlédngenkalibrierte eindimensionale Spektrum (Abbildung 4.9) wird zun#chst
ein Polynom angepasst, das den gegliatteten Verlauf des Standardsternspektrums wie-
dergibt. Danach werden die interpolierten Werte der Anpassung durch die Werte der
Flusstabelle dividiert. Man erhilt somit eine Effizienzkurve (Response-Funktion). Als
Ausgleichsfunktion wurde ein Polynom gewéhlt, dessen Grad vom Programmbenutzer
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Abbildung 4.9: Wellenlingenkalibriertes Standardsternspektrum LTT3218 (links); Grafische
Darstellung der Flusstabelle des Standardsterns LTT3218, Fluss in 10~ ergem 251 A1
(rechts)

bestimmt werden kann. Mit Hilfe dieser Effizienzfunktion kann jedes Spektrum von
Zahlraten in Flussdichten umgerechnet werden.

Als letzter Schritt zur Flusskalibration der y-Achse war die Luftmassenkorrektur durch-
zufithren. Dabei wird beriicksichtigt, dass von einem Objekt unterschiedliche spektrale
Verldufe detektiert werden, wenn sich der Beobachtungswinkel zwischen Objekt und Him-
melszenit dndert. Die Erkldarung dieses Phinomens ergibt sich aus dem lédngeren Licht-
laufweg durch die Erdatmosphire fiir Objekte, die nahe des Horizonts spektroskopiert
werden. Dieser Effekt wird durch den Parameter der Luftmasse bei der Aufnahme der
Beobachtung festgehalten. Die Luftmasse ist vom Wert eins, wenn das Objekt genau im
Zenit gemessen wurde, und wird zunehmend gréfer als eins, wenn sich die Objektposition
immer ndher im Bereich des Horizonts befindet. Das gesuchte Objektspektrum wurde
bei einer Luftmasse von 1,203 aufgenommen. Die Ausgleichsfunktion der Flusskalibration
wird mit Hilfe dieses Wertes auf eine Effizienzfunktion mit der Luftmasse 1,000 umge-
rechnet. Nach der Anwendung der Effizienzkurve auf das wellenléingenkalibrierte Objekt-
spektrum aus Abbildung 4.5 erhdlt man das entgiiltige fluss- und wellenléngenkalibrierte
Objektspektrum (siehe Abbildung 4.10).

4.1.6 Erstellen des Fehlerspektrums

Wie jede Messgrofie ist auch das Objektspektrum mit einem Fehler behaftet. In diesem
Auswertungsschritt gilt es, diesen Fehler in Abhéngigkeit von der Wellenldnge anzugeben.
Man erhilt ein sogenanntes Fehlerspektrum, das Aussagen iiber die Unsicherheit des
gemessenen Spektrums und den darin vorhandenen Linien zuldsst.

Fiihrt man zur Bestimmung eines Wertes eine unendlich grofle Anzahl von Messungen
durch, so nihert sich die Verteilung der Messwerte der Gaufischen Normalverteilung

1 o—p)”
e~ (4.3)

Dabei stellt © das Maximum und o einen Qualitdtsparameter der Verteilungsfunktion
dar. Das Maxium p kann als Mittelwert der Messung interpretiert werden. o gibt an
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wie die Messwerte um diesen Mittelwert verteilt sind (Standardabweichung). So liegen
in einem 1-o Intervall (4 — o bis p + o) circa 68 % aller Messwerte.
Die Gaufische Fehlerfortpflanzung ergibt die Standardabweichung fiir eine Messgrofie f,

die sich aus f (x+o,, y+o,, z+0,, ...) bestimmt, mit
of ,  Of ,  Of )
= (%L o4 (Y. 9 o)+ . 4.4
o \/<ax o+ (G o) (Lo (4.4

Um die Berechnung des Fehlerspektrums durchzufiihren, ist an dieser Stelle nochmals
zu iiberlegen, aus welchen Daten das Objektspektrum erzeugt wurde. Dazu wurde von
der zweidimensionalen Objekt- und Nachthimmelsspektrumaufnahme (Abbildung 4.2)
das extrapolierte Nachthimmelsspektrum (Abbildung 4.3) subtrahiert. Diese Aufnahme
wurde zu einem eindimensionalen Diagramm umgewandelt, das im weiteren Verlauf wel-
lenldngen- und flusskalibriert wurde.

Die Ausgangsdaten zur Fehlerberechnung sind demzufolge das zweidimensionale Objekt-
und Nachthimmelsspektrum und die extrapolierte zweidimensionale Nachthimmelsspek-
trumaufnahme. Dabei werden bei unverindertem Nachthimmels- und Objektbereich ein
eindimensionales Objekt- und Nachthimmelsspektrum sowie ein eindimensionales extra-
poliertes Nachthimmelsspektrum erzeugt und wellenlédngenkalibriert.

Das Fehlerspektrum bestimmt sich nach Gleichung 4.4 aus

UFehlerspektrum = \/(USpektrum+Himmel)2 + (O'Himmel)2 + (O-Auslese'rauschen)2 . (45)

Das Ausleserauschen ist mit einem 0 qygeserauschen VOD circa 4 gegeniiber den anderen
Fehlern aus den Spektrenaufnahmen vernachlissigbar klein und wird im weiteren Verlauf
nicht beachtet.

Die Bestimmung von ospektrum+Himmel UNd O mimmer bleibt zu diskutieren. Die Zahlraten
der Pixel werden in ADUs angegeben. Rechnet man ADU mit Hilfe des Gainfaktors G
(fiir Chip 1 1,43 Elektronen/ADU) um, so ergibt sich die Aussage, wieviele Elektronen
pro Pixel detektiert wurden. Elektronen wiederum erfiillen die Possionverteilung, die fiir
grofle Werte bei Elektronenzéhlraten von Pixeln eine Normalverteilung annimmt. Diese
hat eine Standardabweichung von ¢ = \/N,- = vV ADU - (G. Demzufolge ergibt sich das
Fehlerspektrum aus

1
O Fehlerspektrum — 5\/ADUSpektrum+Himmel -G + ADUHimmel -G (46)

Man beachte, dass orenierspertrum Wieder in ADU’s vorliegt, da man im weiteren Verlauf
das Fehlerspektrum flusskalibrieren muss, um eine vergleichbare Darstellung zum Objekt-
spektrum zu erhalten.

Analysiert man das Fehlerspektrum in Abbildung 4.10, so ist deutlich zu erkennen, dass
der Fehler bei den Wellenldngen besonders hoch ist, bei denen die Nachthimmelsinten-
sitdt grofl war. Auflerdem nimmt der relative Fehler zum blauen Wellenldngenbereich zu,
da in diesem Bereich der CCD-Chip am unempfindlichsten ist und somit die Z&hlraten
in diesem Bereich sehr klein sind.
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4.1.7 Auswertung des Spektrums

Mit dem nun vorliegenden Objekt- und Fehlerspektrum kann die wissenschaftliche Aus-
wertung erfolgen. Beide wurden gemeinsam in einem Diagramm dargestellt (Objektspek-
trum in schwarz, Fehlerspektrum in griin). Anhand der Lage der Linien zueinander, den
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Abbildung 4.10: Ausgewertetes fluss- und wellenldngenkalibriertes Spektrum des Objektes
32A (links); Eindimensionales wellenlingenkalibriertes Nachthimmelsspektrum (rechts)

Linienverhéltnissen und der Linienbreiten konnte die Identifizierung mit Spektrallinien
bestimmter Elemente erfolgen. Aus dem Verhéltnis von beobachteter Wellenlénge zur
Laborwellenléinge war die Bestimmung der Rotverschiebung des Objektes mit z=2,727
moglich (siehe Gleichung 5.2). Aus dieser Aussage und den breiten Emissionslinien konn-
te das Objekt 32A als eine Seyfert-1-Galaxie (Broad-Emission-Line-Objekt) charakteri-
siert werden. Nach der derzeitig anerkannten Theorie solcher Objekte sind sie Emitter
von Rontgenstrahlung. Somit konnte fiir die Rontgenquelle 32A das optische Gegenstiick
bestimmt werden.

In der graphischen Darstellung (Abbildung 4.10) wurde zusétzlich die Information der
vorhandenen Emissions- (rot) und Absorptionslinien (blau) dargestellt. Die mit ,sky“
gekennzeichnete Linie bezeichnet eine Eigenschaft des Spektrums, die durch unsaube-
re Nachthimmelssubtraktion entstanden ist. Dieses Artefakt im Objektspektrum wurde
durch die sehr hohe Nachtlinienintensitit bei 5577,6 A und dem nicht absolut vertikalen
Verlauf der Nachtlinie iiber den CCD-Chip erzeugt.
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4.2 Multiobjektspektroskopie-Datenreduktion

Das bei der Auswertung des Langspaltspektrums (Kapitel 4.1) erworbene Wissen soll
nun fiir die Auswertung der Multiobjektspektroskopiedaten verwendet werden. Statt ein
Spektrum auszuwerten, musste eine Software bereitgestellt werden, die simultan die Spek-
trenreduktion auf zwei CCD-Chips iiberwacht und durchfiihrt. Da sich die Multiobjekt-
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Abbildung 4.11: Multiobjektspektroskopieaufnahme moglicher Réntgenobjekte aus Abbil-
dung 3.4. Die Dispersion erfolgt in horizontaler Richtung. Die hellen vertikalen Linien
sind Spektrallinien der Erdatmosphére, die auch nachts als Hintergrund zum Objektspektrum
detektiert werden. Sie entstehen durch die Emission von Sauerstoff, Wasser und anderen Atomen
und Molekiilen. Die horizontalen Linien sind die gesuchten Spektren der zu bestimmenden
Objekte. Bei den sehr kleinen Punkten, die iiber das gesamte Bild verteilt sind, handelt es
sich um sogenannte Cosmics, d.h. hochenergetische Strahlung/Teilchen aus dem Kosmos oder
terrestrischen Ursprungs, die wihrend der Aufnahme die CCD-Chips getroffen haben.

spektroskopieaufnahmen (Abbildung 4.11) nicht mehr nur auf CCD-Chip 1 begrenzten,
mussten zunidchst die Biasstudien zu CCD-Chip 2 erfolgen. Es wurde ein mittlerer Bias-
wert von 220,7 Counts pro Pixel und ein ¢ von 4,61 ermittelt. Demzufolge ist die durch
das Ausleserauschen bedingte Standardabweichung fiir Chip 2 grofer als fiir Chip 1. Beide
Chips besitzen das gleiche Elektronen-zu-ADU Verhiltnis (Gain) von 1,43 e~ /ADU.
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4.2.1 Implementierung der Auswerteroutinen

Bei der Programmierung wurden aufgrund der verschiedenen Eigenschaften von CCD-
Chip 1 und CCD-Chip 2 verschiedene CCD-Setup-Dateien erstellt. In ihnen sind die
CCD-Parameter gespeichert. Zur schnelleren Erstellung der Programme wurde darauf
verzichtet, die Unterprogramme je nach Lage der Spektren auf die unterschiedlichen
CCD-Parameter zugreifen zu lassen. Demzufolge musste zur Auswertung einer Maske
zweimal das Hauptprogramm gestartet werden, da eine strikte Trennung in Chip 1 und
Chip 2 vorgenommen wurde.

Zu beiden Chips sind die Biasuntersuchungen auflerhalb des Programmes durchzufiihren,
da dem Hauptprogramm der Mittelwert des Bias und die Standardabweichung des Aus-
leserauschens mitzuteilen ist.

Daten gleichen Typs wie z.B. die drei MXU-Aufnahmen oder Flataufnahmen einer Maske
wurden zur besseren Uberwachung der Datenreduktion zu Katalogen zusammengefasst.
Auflerdem wird die Bereitstellung des am AIP verwendeten Contexts faspec fiir die Un-
terprogramme vorausgesetzt.

Biasreduktion

Die Biasreduktion wurde wie bei der Langspaltspektroskopie durchgefiihrt. Es wurde von
allen Pixelwerten der dem jeweiligen Chip entsprechende Mittelwert subtrahiert.

Definition der Spaltpositionen

Mit Hilfe der Spalt-Akquisitionsaufnahmen (Aufnahme des Feldes mit eingesetzter Mas-
ke) wird fiir jeden Chip die Lage der auf ihm vorhandenen Spalte ermittelt. Hierzu wird
das Bild dargestellt und der Beobachter wéhlt per Mausklick die ungeféhre Position eines
jeden Spaltes aus. Im weiteren Verlauf legt der Benutzer die Spaltlinge fest, wihrend die
Lage des Spaltes in horizontaler Richtung vom Programm ermittelt wird. Dies geschieht
durch eine Filterroutine, die zundchst die Cosmics aus der Aufnahme entfernt und an-
schlieflend an den horizontalen Verlauf eine Gaulanpassung vornimmt, deren Maximum
die Lage des Spaltes wiedergibt. Die Spaltkoordinaten eines Chips werden in der Tabelle
mos.tbl gespeichert.

Flatfieldnormalisierung

Die unter dem Flataufnahmenkatalog zusammengefassten Bilder werden in diesem Schritt
der Flatfieldnormalisierung unterzogen, um somit die Pixel-zu-Pixel-Variation (genaue
Beschreibung siehe 4.1.2) zu bestimmen. Dabei werden aus den in Tabelle mos.tbl ermit-
telten Spaltpositionen Unterbilder erzeugt, die nur den durch den Spalt beobachtbaren
Bereich beriicksichtigen. Fiir jede Flatfieldaufnahme und fiir jeden einzelnen Spalt wird
die Flatfieldnormalisierung einzeln durchgefiihrt. Am Ende der Routine wird ein gemit-
teltes normiertes Flatfield dargestellt. Der Benutzer kann bei Nichtgefallen die voreinge-
stellten Normalisierungsparameter &ndern. Im Anschluss werden die Spektralaufnahmen
durch das gemittelte normierte Flatfield geteilt und zusétzlich wird in ihnen eine Vor-
reduktion der Cosmics vorgenommen, um bei der anstehenden Wellenléngenkalibration



4.2. MULTIOBJEKTSPEKTROSKOPIE-DATENREDUKTION 61

keine Fehlidentifikationen zu erhalten.

Wellenléingenkalibration

In ausgedehnten Testreihen wurde versucht, die in MIDAS vorhandenen Routinen fiir ei-
ne zweidimensionale Wellenléngenkalibration zu benutzen. Diese wiirde einen eventuellen
Versatz der Linien in vertikaler Richtung mitberiicksichtigen. Dadurch kann die spétere
Nachthimmelssubtraktion so durchgefiihrt werden, dass an starken Nachthimmelslinien
keine Artefakte in den Objektspektren entstehen. Keine der Routinen lieferte ein zufrie-
denstellendes Ergebnis. Deshalb wurde auf eine eindimensionale Wellenléngenkalibration
zuriickgegriffen.

Um die Linienidentifikation zu erleichtern, wurden zunichst Cosmics mit der MIDAS-
Routine filter/cosmic entfernt. Da fiir alle Masken die gleiche Eichlampe verwen-
det wurde, konnte die Identifizierung der Linien aufgrund der gleichbleibenden Linien-
abstdnde und -intensititen automatisch erfolgen. Dazu extrahierte ein Unterprogramm
wiederum nur die Bereiche, die spéter Spektren enthalten, und weiterhin suchte es nach
der hellsten Linie im Eichlampenbild. Diese Linie liegt bei 5875,62 A. Zwei benachbar-
te Linien wurden ebenfalls gesucht (6678,20 A und 6965,43 A) und dienten als Start-
werte fiir die Anpassung der Dispersionsfunktion. Dabei wurde die speziell angepasste
Tabelle hearcdhg.tbl zur Identifikation der restlichen Eichlampenlinien verwendet. Mit
einem vorgegebenen Parametersatz, der vom Benutzer gedndert werden kann, wurde die
Ausgleichsfunktion fiir jeden Spalt bestimmt. Sind die Ergebnisse zu schlecht, kann
eine Identifikation der Linien per Hand erfolgen. Am Ende dieses Arbeitsschrittes wur-
den die Spalteinzelbilder zu einem Gesamtbild zusammengesetzt, das in x-Richtung wel-
lenldngenkalibriert ist.

Ein weiteres Problem der Wellenlingenkalibration war die Uberlappung einzelner Spal-
te. Dadurch waren in den CCD-Zeilen, die sich in den spaltiiberschneidenden Bereichen
befanden, zwei Eichlampenspektren an verschiedenen Orten vorhanden. Dieser Effekt
fithrte zum Absturz der Dispersionsanpassung oder produzierte extrem fehlerhafte Aus-
gleichsfunktionen. Aus zeitlichen Griinden musste auch hier darauf verzichtet werden,
das Problem genauer zu untersuchen. Deshalb musste zur Uberlappungsvermeidung eine
Spaltbreitenreduzierung von drei Pixel pro Seite durchgefiihrt werden. Folglich verkiirzt
sich der Spaltbereich, was bei Objektspektren, die sehr nahe am Spaltrand liegen, zu
groflen Problemen in der spéteren Extraktion der Spektren fiihrte. Es konnte jedoch
verhindert werden, dass zu starke Spaltiiberlappungen auftreten.

Objekt- und Nachthimmelsbestimmung

In diesem Unterprogramm werden dem Benutzer verschiedene Darstellungen der Spek-
tren gezeigt (Histogramme, zweidimensionales Bild), damit die Bereiche von Objekt-
und Nachthimmelsspektrum gewéhlt werden kénnen. Die durch Mausklicks definierten
Objekt- und Nachthimmelsbereiche werden fiir die weitere Prozessierung der Daten in
die Tabelle obj_sky.tbl geschrieben.
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Extraktion der Objektspektren

Bei der Implementierung der optimalen Extraktion (siehe Kapitel 4.1.3) wurden verschie-
dene Ansitze verfolgt. Der Ansatz, der die besten Ergebnisse versprach, wurde umgesetzt.
Die unter dem Objektspektrenkatalog zusammengefassten Bilder werden einzeln zur Ver-
arbeitung bereitgestellt. In einer Schleife wird dann fiir das erste Bild dieses Katalogs
die interaktive Auswertung durchgefiihrt. Dazu wird aus der obj_sky.tbl-Tabelle die Lage
des Spektrums und des Nachthimmels in Bilddeskriptoren geschrieben. Dem Benutzer
wird das Ergebnis der Extraktion dargestellt. Aufgrund des gleichen Aufnahmeverfah-
rens fiir alle Aufnahmen konnte die Anzahl der Parameter, die vom Benutzer gesteuert
werden miissen, auf einen Parameter reduziert werden. Fiir die Parameter ,Grad des
Objektpolynoms*, , Cosmicskorrektur des Himmels“, ,,Cosmicskorrektur des Objektes
konnten in zahlreichen Untersuchungen die optimalen Parameter bestimmt werden, die
fiir alle Masken eingesetzt werden konnen. Wé&hlt der Beobachter den nun noch freien
Parameter des Grades des Polynoms, das den Nachthimmel extrapoliert, so erfolgt die
Extraktion. Parallel dazu wird das gleiche Spektrum in den anderen Bildern derselben
Maske mit den identischen Parametern extrahiert. Die so erhaltenen Spektren werden
einzeln abgespeichert. Fiir die Auswertung des nichsten Spaltes wird der Deskriptor mit
den Parametern der Lage des Objektspektrums und Nachthimmels des nun zu prozes-
sierenen Spektrums iiberschrieben. Der Benutzer wéhlt nun wiederum den Polynomgrad
fiir den Nachthimmel, der bei der Extraktion Anwendung findet. In dieser Weise werden
die Spektren der einzelnen Spalte extrahiert.

Innerhalb dieser Routine wurde gleichzeitig das Fehlerspektrum fiir jedes Spektrum er-
stellt und gespeichert.

Addition der Einzelspektren

Fiir die Addition der Einzelspektren zu einem Gesamtspektrum werden zunichst sta-
tistische Untersuchungen angefertigt, die die Spektren einer Aufnahme zusammenfassen.
Es wird untersucht, welche Intensitit die Spektren in den verschiedenen Aufnahmen ha-
ben. Diese konnen mit den Beobachtungsbedingungen variieren. Die Intensitéiten der
Aufnahmen werden auf die Aufnahme mit der hiochsten Intensitit normiert. Das heifit,
dass alle Spektren der gleichen Aufnahme um einen bestimmten Faktor multipliziert wer-
den. Selbstverstindlich multipliziert sich das Fehlerspektrum auch um diesen Faktor. Es
liegen nun Spektren mit gleichen Intensitdten und unterschiedlichen Fehlern vor.

Die Aufnahmen eines Spektrums werden danach fehlergewichtet zu einem Gesamtspek-
trum addiert. Ist ein Spektrum demzufolge mit einen groflen Fehler belastet, wird ihm bei
der Addition ein geringeres Gewicht gegeben. Mathematisch wird das gewichtete Mittel
mit

W10 +We g+ F Wy Gy

a= (4.7)
w1+w2+---+wn

beschrieben. Dabei ist a der mit Hilfe des gewichteten Mittels bestimmte wahrschein-
lichste Wert, a; bezeichnen die einzelnen Messergebnisse und w; die Gewichte, die zu
den entsprechenden mittleren quadratischen Fehlern (Standardabweichung) die umge-
kehrt proportionalen Groflen sind. Demzufolge ergibt sich das Gesamtspektrum aus drei
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einzelnen Spektren (Bronstein und Semendjajew, 1977) mit

1 1 1
o 01t 5 a2+ -a3

1 1 1
01+02+03

, (4.8)

a =

wobei ¢; das Fehlerspektrum zu dem a;-ten Spektrum ist.
Der Fehler des gewichteten Gesamtspektrums ergibt sich durch Fehlerfortpflanzung aus
Gleichung 4.8 und errechnet sich aus

o, = \/(88—51 01)? + (86—52 09)% + (68_53 03)? (4.9)
1 1 1
= \/(#:ﬂ'a_i 01)? + (ﬁ 02)? + (# 03)?  (4.10)
= \/3 (ﬁ)? (4.11)
o T T

Nach dieser Gleichung wird in diesem Unterprogramm das Fehlerspektrum berechnet.

Flusskalibration

Fiir die Flusskalibration wurde wie bei der Langspaltspektroskopie der Standardstern
LTT3218 benutzt. Fiir alle Masken, aufler Maske 6, fand dieselbe Ausgleichsfunktion der
Flusskurve Verwendung.

Bei der Aufnahme von Maske 6 befand sich der Filter GG375 im optischen Aufbau.
Dieser sollte mogliche Uberlagerungen der 2. Ordnung mit der 1. Ordnung verhin-
dern. Es stellte sich jedoch heraus, dass dies nicht notwendig war. Demzufolge wurde
fiir die Aufnahme der weiteren Masken auf diesen Filter verzichtet. Der mit dem Filter
GG375 aufgenommene Standardstern triagt die Bezeichung G158-100. Er wurde, wie in
der Langspaltspektroskopie (Kapitel 4.1.5) beschrieben, fiir eine Flusskalibrierung von
Maske 6 ausgewertet.

Zusatzlich fand fiir alle Masken die Luftmassenkorrektur mit dem Wert der jeweiligen
mittleren Maskenaufnahme statt. Auf diesem Wege entstanden flusskalibrierte Objekt-
spektren und die zugehorigen flusskalibrierten Fehlerspektren, die getrennt abgespeichert
wurden.

Auswertung der Spektren

Im Anschluss fand mit jedem Spektrum die in der Langspaltspektroskopie (Kapitel 4.1.7)
beschriebene Auswertung nach Rotverschiebung, Objekttyp und die Abschéitzung, ob es
sich um das optische Gegenstiick zur Rontgenquelle handelt, mit diversen Auswertepro-
grammen statt.

Zusétzlich wurden in IRAF Suchkarten fiir alle Objekte angefertigt.
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4.2.2 Anwendung der Auswerteroutinen

Die Programmierung der Auswerteroutinen fand unter ESO-MIDAS Version 03FEBpl1.0
(Linux-Version) statt. Die Programme greifen auf den Context faspec zu, in dem der
MIDAS-Context long verwendet wird. Der Context faspec besteht aus Prozeduren, die
von PD Dr. Axel Schwope programmiert wurden. Zusétzlich ist das am AIP verwendete
Programm mospex.eze erforderlich. Die Bereitstellung der beschriebenen Programme ist
von elementarer Bedeutung fiir die Datenreduktionsprogramme.

Das Hauptprogramm muss mit den in ihm verwendeten Unterprogrammen in einem Ver-
zeichnis bereitgestellt werden. Ausgehend von diesem Hauptverzeichnis sind fiir jede
Maske Verzeichnisstrukturen der Form:

\ Maskenname\ Chipname anzugeben.

Da sich eine Maske aus zwei Chipaufnahmen zusammensetzt, besteht das Verzeichnis
Maskenname aus den Unterverzeichnissen Chip! und Chip2. Zur Verwendung der Aus-
werteroutinen sind folgende Vorbereitungen fiir jedes Verzeichnis \ Maskenname\ Chipname
zu treffen:

e die entsprechende Spalt-Akquisitionsaufnahme fiir den Chip ist unter dem Namen
slits.fits zu speichern,

e die Flatfieldaufnahmen sind in das MIDAS-bdf-Format zu konvertieren und im
Katalog flat.cat zusammenzufassen (Man sollte bei der Bezeichung der Bilder und
Kataloge darauf achten, dass keine Zeichen, wie ,,-“ oder ,;:“ Verwendung finden,
da diese in MIDAS als Rechenoperationen gedeutet werden),

e das Eichlampenbild muss in das MIDAS-bdf-Format umgewandelt werden und als
Eintrag im Katalog eich.cat existent sein,

e die Objektspektrenbilder sind in das MIDAS-bdf-Format zu konvertieren und im
Katalog science.cat zusammenzufassen,

e der Standardstern ist mit den Programmen des Context faspec auszuwerten und das
daraus ermittelte response.bdf in die einzelnen Chipnamenverzeichnisse zu kopieren,

e die fiir die MXU-Datenreduktion angepasste Eichlampentabelle hearcdhg.tbl sowie
die zur Extinktionskorrektur benétigete atmoezan.tbl-Tabelle ist in das Verzeichnis
zu kopieren.

Bevor das Hauptprogramm zur Datenreduktion gestartet werden kann, sind die Biasaus-
wertungen durchzufiihren und chipcharakteristische Werte in die Datein setfors_chl.prg
(fiir Chipl) und setfors_ch2.prg (fiir Chip2) einzutragen.

e In Zeile 11 muss der Gainfaktor (das Elektronen-zu-ADU-Verhiltnis), sowie die
Standardabweichug des Ausleserauschens des jeweiligen Chips angegeben werden.

e In Zeile 14 ist der mittlere Biaswert anzugeben (die danachfolgende Zahl wird vom
Hauptprogramm nicht verwendet).

e In Zeile 42 und 43 sind die Longitude und Latitude des Observatoriums fiir die
Extinktionskorrektur zu bestimmen.
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e Die Zeilen 48-52 miissen wie folgt aussehen:
WRIT/KEY MASKIMAG/C/1/60 NONE
WRIT/KEY NORMFLAT/C/1/60 mean_corr_flat
WRIT/KEY DISPTAB/C/1/60 lamp._dispersion_coeffi
WRIT/KEY coerbr disptab.tbl
WRIT/KEY RESPONSE response

Mit diesen Einstellungen kann nun der Start des Hauptprogrammes unter MIDAS vor-
genommen werden. Als Beispiel dient in diesem Fall der Chip2 der Maske 5. Dabei ist
jedoch zu beachten, wieviele Objektspektrenbilder im Katalog science.cat zusammenge-
fasst wurden.

Start des Hauptprogramms

drei Objektspektrenbilder =—> @@ main mos.prg mask5 chip2 setfors_ch2
zwei Objektspektrenbilder =—> @@ main mos_2.prg maskb chip2 setfors_ch2
ein Objektspektrumbild = @@ main_mos_1.prg mask5 chip2 setfors_ch2

Zu Beginn des Hauptprogramms wird der Context faspec gesetzt und auf das Verzeichnis
maskd/chip2 gewechselt. Anschlieflend erfolgt die Biaskorrektur der Aufnahmen. Die
prozessierten Kataloge heiflen dann science_wth_b.cat, flat_wth_b.cat und eich_wth_b.cat.
Im n#chsten Arbeitsschritt muss der Benutzer die Spaltpositionen definieren.

Benutzergesteuerte Definition der Spaltpositionen

Das Programm stoppt zunichst mit der Bildschirmanzeige der Spalt-Akquisitionsauf-
nahme und der Bereitschaft zum Einlesen von Koordinaten. Der Benutzer wihlt durch
das Betiitigen der linken Maustaste die ungefihren Positionen der Spalte (jeweils ein
Mausklick fiir einen Spalt). Die Reihenfolge der Spaltwahl spielt dabei keine Rolle.
Danach wird eine vergrofierte zentrierte Aufnahme jedes Spaltes angezeigt. Hierbei sind
vom Benutzer die obere und untere Spaltbegrenzung durch einen linken Mausklick fest-
zulegen (Reihenfolge spielt keine Rolle). Der Ubergang zum niichsten Spalt geschieht mit
der rechten Maustaste. Liegen Spalte sehr nahe beieinander oder an den Réndern des
Chips, werden weifle horizontale Hilfslinien dargestellt, innerhalb derer man die Spaltde-
finition vornehmen sollte.

Sind alle Spalte definiert, berechnet das Programm die Spaltpositionen und trigt die Er-
gebnisse in einer Tabelle auf. Dabei sollten sich die y-Positionen der verschiedenen Spalte
nicht {iberschneiden. Ist man mit den Ergebnissen nicht zufrieden, wihlt man n und die
Definition der Spaltpositionen erfolgt erneut. Ansonsten bestitigt man die Tabelle mit
ENTER.

Flatfieldnormierung

Sofort nach der Bestétigung beginnt das Hauptprogramm mit der voreingestellten Flat-
fieldnormierung. Dabei sind die Parameter so gewéhlt, dass fiir die Medianbestimmung
drei Pixel gemittelt werden und der Glattungsparamter auf 4 gesetzt wurde. Im grafischen
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Fenster kann man den Verlauf der Gliattungsfunktion fiir alle Spalte auf den unterschied-
lichen Flatfieldaufnahmen verfolgen. Die Bildschirmausgabe zeigt die normierten Einzel-
bilder an. Wurden alle Einzelbilder prozessiert, schlief§t sich das grafische Fenster und das
gemittelte, normierte Flatfieldbild, das die Pixel-zu-Pixel-Variation charakterisiert, wird
angegeben. Die Darstellungsgrenzen liegen zwischen 0,95 und 1,05. Auch hier erfolgt die
Abfrage, ob der Benutzer mit dem Ergebnis zufrieden ist. Er kann bei der Beantwortung
mit n fiir nein selbst die Parameter fiir die Medianbestimmung und die Glattungsfunktion
bestimmen. Die Flatfieldnormierung wird mit diesen gewéhlten Paramtern neu gestartet.
Ansonsten wéhlt man ENTER, um zum néchsten Datenreduktionsschritt zu gelangen.

Wellenléingenkalibration

Nach der Flatfieldnormierung aller Einzelaufnahmen werden die Cosmics aus den Objekt-
spektren entfernt und die automatische Linienidentifikation im Eichlampenbild im Text-
fenster kommentiert. Das Programm stoppt mit der Anzeige des wellenléngenkalibrierten
Eichlampenbildes.

Die Linienpositionen aller Spalte sollte nun identisch sein. Da dieser Arbeitsschritt sehr
anfillig ist, wurden verschiedene Tests in die Auswerteprogramme eingebaut. Bei Ableh-
nung der Frage, beziiglich der Zufriedenheit mit der Wellenldngenkalibration, kann man
als erste Option wihlen, ob man eine Wellenlingenkalibration eines einzelnen Spaltes
genauer betrachten mochte. Entscheidet man sich fiir diese Option, muss man die Num-
mer des Spaltes angeben (Nummerierung von unten nach oben, unterster Spalt trigt die
Nummer 1). In einem grafischen Fenster wird das Eichlampenspektrum dieses Spaltes
angegeben und die Center/Gauss Funktion zur Bestimmung der Linienpositionen zur
Verfiigung gestellt. Mit Betédtigung der rechten Maustaste wird dieser Programmteil ver-
lassen.

Stimmt die Wellenldngenkalibration nur fiir einige Spalte nicht, so gelangt man nach zwei-
maliger Wahl von n zum Programmteil, in dem nach den fehlerhaft kalibrierten Spalte
gefragt wird. Mehrere Spalte konnen durch ein Komma getrennt angegeben werden. Bei
der Frage, ob man die alten Anpassungsparameter wihlen mdochte, kann man bei der
Beantwortung mit nein den Polynomgrad entlang der Dispersionsrichtung wéhlen (vor-
eingestellter Wert ist 6) sowie den Polynomgrad entlang der y-Achse, der jedoch nur bei
erfolgreicher Umsetzung einer zweidimensionalen Wellenlédngenkalibration von Bedeutung
gewesen wire. Als zuséitzlicher Parameter kann vom Benutzer definiert werden, wieviele
CCD-Zeilen eines Spaltes fiir die Wellenléngenkalibration zusammengefasst werden (vor-
eingestellter Wert ist 0, was bedeutet, dass jede CCD-Zeile fiir sich wellenldngenkalibiert
wird). Anschlieflend wird die interaktive Linienidentifikation gestartet, bei der man Li-
nien im grafischen Fenster auswihlen und die dazugehorige Wellenléinge angeben muss.
Die so ausgewéhlten Linien dienen als neue Startwerte fiir die Anpassung der Dispersi-
onsfunktion.

Benutzergesteuerte Objekt- und Nachthimmelsbestimmung

Um dem Benutzer die Definition der Lage des Objektspektrums und des Nachthimmels
so leicht wie moglich zu gestalten, wurden verschiedene grafische Darstellungsweisen um-
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gesetzt. Im oberen Teil des Bildschirmes wird ein grafisches Fenster gestartet, in dem
das Profil des Spaltes entlang der y-Achse aufgetragen wird. Dazu werden alle Zahlraten
in x-Richtung addiert. Der rote Graph zeigt den unbearbeiteten Verlauf der Zihlraten
iiber den Spalt an. Die schwarze Linie beschreibt den Verlauf nachdem die Cosmics re-
duziert wurden. Mit Hilfe dieser beiden Darstellungen und der bildlichen Darstellung des
betreffenden zweidimensionalen Ausschnittes sollte es dem Benutzer moglich sein, den
Objektbereich und die Nachthimmelsbereiche zu bestimmen.

Durch Mausklicks wird zunéchst die Lage des Spektrums ausgewéhlt. Sind die Gren-
zen auf beiden Seiten markiert, verldsst man diesen Modus durch Betdtigung der rech-
ten Maustaste. In gleicher Weise werden der linke und der rechte Nachthimmelsbereich
gewihlt. Mogliche Uberlappungen werden vom Programm herausgerechnet, indem au-
tomatisch mindestens ein Abstand von einem Pixel zwischen Objektbereich und Nacht-
himmelsbereich eingefiihrt wird. Das Ergebnis wird dem Benutzer im Bildschirmfenster
durch rote Begrenzungslinien fiir die Lage des Objektspektrums und blaue Linien fiir
die Lagen der Nachthimmelsbereiche angegeben. Bei Nichtgefallen kann man mit n die
Positionen nochmals neu definieren und/oder die Darstellungsweise des Bildes (Kontrast)
dndern. Liegt ein Objekt auf dem Rand und kann demzufolge eine Nachthimmelsseite
nicht definiert werden, wird nur die rechte Maustaste betéitigt. Werden bei der Defi-
nition der Nachthimmelsbereiche beide Bereiche undefiniert belassen, interpretiert das
Programm diesen Spalt als objektlos, der im weiteren Verlauf nicht mehr beriicksichtigt
werden soll.

Sind fiir alle Spalte die Positionen definiert, wird abschlieflend eine die Ergebnisse zu-
sammenfassende Tabelle angezeigt. Bei Wahl von n wird die gesamte Prozedur neu
aufgerufen.

Benutzergesteuerte Extraktion der Objektspektren

Automatisch startet danach der letzte Arbeitsschritt, bei dem eine benutzergesteuerte
Auswertung notwendig ist. Bei der Extraktion wird ein Spektrum mit einem Nacht-
himmelspolynom des Grades 1 erstellt. Dieses wird links in einem grafischen Fenster
dargestellt. Dabei ist der rote Verlauf mit dem standardextrahierten Spektrum (einfa-
ches Aufsummieren der CCD-Zeilen, die fiir die Spektrenposition definiert wurden) und
der schwarze Graph mit dem optimal extrahierten Spektrum gleichzusetzen. Auf der
rechten Seite wird in einem Bildschirmfenster die Lage des Objektspektrums im Spalt
mit horizontal verlaufenden roten Linien angegeben. Der Benutzer hat die Wahl, das Po-
lynom der Nachthimmelsextrapolation zu indern. Aus Erfahrung ist zu sagen, dass bei
Objekten, die zwei Nachthimmelsbereiche enthalten, der Polynomgrad 1 zu empfehlen
ist, wihrend bei Objekten, die auf dem Spaltrand liegen und somit nur einen Nacht-
himmelsbereich besitzen, der Polynomgrad auf 0 gesetzt werden sollte. Bei nur einem
Nachthimmelsbereich kann das Polynom nicht sinnvoll iiber den Objektspektrumsbereich
extrapoliert werden, deshalb wird bei der Polynomgradwahl 0 ein konstanter Wert fiir den
Nachthimmel abgezogen. Die Verwendung von Polynomgraden > 1 erweist sich als nicht
sinnvoll. Sind alle Spektren ausgewertet, werden die gemittelten und flusskalibrierten
Spektren mit ihren Fehlerspektren dargestellt.
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Ausgewertete Daten

Die ausgewerteten Daten werden im Verzeichnis \ Maskenname\ Chipname gespeichert.
Die Spektren sind unter den Namen FINAL_SPEC_zzxz.bdf zu finden, wobei zzzz die
laufende Spaltnummer angibt. Die Fehlerspektren wurden mit FINAL ERROR_zzzz.bdf
bezeichnet.

Die Daten der einzelnen Reduktionsschritte bleiben im Verzeichnis gespeichert; so enthilt
z.B. das Bild skszzrzz.bdf das zweidimensionale nachthimmelssubtrahierte Objektspek-
trum des zzrz-ten Spaltes.

4.2.3 Verbesserungsmoglichkeiten bei zukiinftigen
MXU-Reduktionen

Nach der vollstindigen Auswertung von 12 Masken mit Hilfe der Auswerteprogramme
konnten Aussagen zur Benutzerfreundlichkeit getroffen werden. Wie bereits erwéhnt,
musste auf die Umsetzung von einigen Programmzielen aus zeitlichen Griinden verzich-
tet werden. Nichtsdestotrotz konnten einige Verbesserungsmoglichkeiten fiir zukiinftige
Auswertungen erarbeitet werden, die im Folgenden aufgefiihrt sind:

e cin Hauptprogramm, das beide Chips simultan auswertet und keine Unterteilung
der Masken in Chip 1 und Chip 2 erfordert,

e cin Hauptprogramm, das ermittelt, wieviele Bilder im Katalog science. cat existieren
und danach automatisch eine korrekte Bearbeitung bei der Addition der Spektren
und Fehlerberechnung durchfiihrt. Somit wird vermieden, dass verschiedene Pro-
gramme zur Auswertung von drei, zwei oder einer Maskenaufnahme existieren,

e cin Hauptprogramm, das entweder die benétigten Routinen enthélt oder eine ein-
fachere Subroutinenstruktur besitzt. Im Moment gestaltet sich die Schaffung einer
lauffahigen Programmversion auf einem anderen Rechner als sehr schwierig, da et-
liche Routinen unter verschiedenen Verzeichnissstrukturen bendétigt werden,

e ein Unterprogramm, das eine zweidimensionale Wellenldngenkalibration ermoglicht
und somit die Qualitéit der ausgewerteten Spektren nochmals steigern wiirde,

e cine Wellenldngeneichung, die auf eine Spaltbreitenreduzierung um drei Pixel auf
jeder Seite verzichten kann,

e cine Objekt- und Nachthimmelsbereichroutine, die es ermdglicht, zwei Spektren in
einem Spalt simultan auszuwerten,

e cine Programmierung, die es ermdglicht, auch weniger als drei Spektren wéhrend
eines Programmdurchlaufes zu extrahieren. Die aktuelle Version stiirzt bei der
Mittelung der Spektren ab, wenn weniger als drei Spalte pro Chip zur Prozessierung
ausgewahlt werden,
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e cine Extraktionsroutine, die das gemittelte Spektrum fiir den Nachthimmelspo-
lynomgrad 1 und 0 darstellt und dann dem Benutzer die Auswahl der besseren
Auswertungsvariante iiberlésst,

e Versuch der Implementierung einer vollstindig automatisch arbeitenden Spaltdefi-
nitionsroutine.

Fiir die Aufnahmen der Spektren ist generell der Hinweis zu geben, dringend darauf zu
achten, keine Spaltiiberlappung oder sehr nahe liegende Spalte zu haben, da dies eine
gute Auswertung sehr stark erschwert.

Trotz dieser Kritikpunkte bleibt zu betonen, dass die Auswerteroutinen einen zuverlassigen
und variablen Einsatz ermoglichen. Nach geringen Modifikationen konnten aufgrund
der modularen Programmierung auch Aufgabenstellungen erfiillt werden, die in der ur-
spriinglichen Planung nicht beriicksichtigt wurden.






Kapitel 5

Diskussion der Ergebnisse

5.1 Zusammenfassung der Ergebnisse

Mit den Auswerteprogrammen wurden die Spektren reduziert und versucht, eine Cha-
rakterisierung der vorliegenden Objekte durchzufiihren. Bei einigen Objekten war das
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis jedoch so schlecht, dass weder der Objekttyp noch die Rot-
verschiebung bestimmt werden konnte. Eine geringe Anzahl von Spektren erstreckte
sich iiber fehlerhafte CCD-Zeilen, was zum Teil die Auswertung erschwerte oder véllig
unmoglich machte. Demzufolge ergab sich folgendes Ergebnis der Auswertung:

aufgenommene Spektren 159
Rontgenquellen 141
d.h., Quellen mit zwei spektrosk. Objekten 18
auswertbare Spektren! 113
Rontgenquellen 99
d.h., Quellen mit zwei spektrosk. Objekten | 14

Mit Hilfe der reduzierten Spektren und den moglichen Réntgenobjekten (Kapitel 2.1)
wurden den Rontgenquellen optische Gegenstiicke zugeordnet. Dabei erwiesen sich 20
Objekte als schwache Sterne und Galaxien, die durch ihre grofie Klassenhdufigkeit und
Positionsdifferenzen nicht immer als zuverlissige Identifikationen angesehen werden. Ga-
laxien konnten auch Mitglieder eines Galaxienhaufens sein. Da es sich bei den hier
betrachteten Rontgenquellen um keine ausgedehnten handelt, sind Galaxienhaufen als
Ursache der Rontgenstrahlung auszuschlieflen.

Das Spektrum von Objekt 632A &hnelt dem eines BL-Lac-Objektes, da das relativ blaue
Kontinuum keine Absorptions- oder Emissionslinien aufweist. BL-Lac-Objekte emittie-
ren auch im Radiobereich. Fiir Quelle 632A konnte kein Gegenstiick im Radiobereich
gefunden werden. Daher ist es fraglich, ob es sich wirklich um ein BL-Lac-Objekt han-
delt.

Traten zwei mogliche optische Objekte fiir eine Rontgenquelle auf, wurde aufgrund des
rdumlichen Abstandes zur Rontgenposition entschieden, welches die wahrscheinlichere
Rontgenquelle ist. Diese wurden in Fettdruck von Klasse und Rotverschiebung z in

1 enthilt auch bereits bekannte und charakterisierte Objekte

71



72 KAPITEL 5. DISKUSSION DER ERGEBNISSE

Tabelle 5.1 dargestellt. Fiir eine genaue Bestimmung des optischen Gegenstiickes zur
Rontgenquelle sind die Rontgenkonturen der einzelnen QQuellen zu untersuchen. Im Rah-
men dieser Diplomarbeit wurde aus zeitlichen Griinden darauf verzichtet.

Rontgenquellen mit
opt. Gegenstiicken 99 | 100,0 %
Broad-Emission-Line-Objekte (BEL) | 46 46,5 %
Narrow-Emission-Line-Objekte (NEL) | 36 36,5 %

BL-Lac-Objekte (BLL) 1] 1,0%
Galaxien (GAL) 6 6,0 %
Sterne 3 3,0 %
unsichere Identifikationen 7 7.0 %

Die Ergebnisse konnen im Einzelnen der nachstehenden Rontgenobjektkatalogtabelle 5.1
entnommen werden.



Tabelle 5.1: Rontgenobjektkatalog

0 @ ® @ ® © ) ® O ) ) (13 (3 (9 (15 (6
Nr. XMMU J... Fehl Zihlrate Like HR1 fx RA DEC Dist MagK MagR Typ z Lx Bem
4A  031334.1-552642 2.0 0.23266+0.00631  4202.8 -0.032+0.040 37.5628 | 03 13 34.0 -55 26 43 1.36 0.00 17.05 BEL 0.987 18.7610 X
9A 031510.1-551313 2.0 0.0213040.00090 1151.4 0.572+0.054 3.4384 03 1509.9 -551313 1.37 0.00 22.63 NEL 1.427 3.7385 X

10A 031328.3-551019 2.0 0.06033+0.00218 1627.3 0.576+0.050 9.7404 03 13 28.4 -5510 18 0.97 16.98 20.24 BEL 1.384 9.9277 X
11A 031511.3-550927 2.0 0.0246840.00101 1123.8 0.212+0.059 3.9843 03 15 11.3 -55 09 27 0.41 0.00 21.02 BEL 1.201 3.0101 X
20A  031621.5-551759 2.1 0.017084+0.00125 380.8 0.584+0.114 2.7581 03 16 21.4 -5517 59 1.22 17.33 23.00 NEL 2.209: 7.5450 X
23A 031432.3-551959 2.1 0.01548+0.00096 400.6 0.3144+0.085 2.4985 03 14 32.1 -55 19 59 1.14 18.32 21.01 BEL 1.271 2.1274 X
32A  031547.2-551755 2.1 0.012504+0.00089 279.1 0.920+0.085 2.0180 03 1547.0 -551755 1.42 17.75 22.96 BEL 2.727 8.6036
39A  031339.6-550151 2.1 0.0198340.00154 249.8 0.751+0.119 3.2009 03 13 39.7 -550151 1.07 0.00 23.41 NEL 0.864 1.2081
41A  031608.0-551723 2.1 0.00873+0.00085 151.6 0.206+0.122 1.4096 03 16 07.8 -55 17 24 2.02 18.54 22.36 BEL 0.982: 0.6965 X
43A  031332.4-551050 2.1 0.012224+0.00099 179.3 0.534+0.095 1.9725 03 13 32.5 -5510 49 1.27 0.00 23.40 BEL 2.015 4.4448
44A  031346.7-550031 2.2 0.0141140.00143 119.6 0.387+0.133 2.2788 03 13 46.8 -5500 31 1.21 0.00 21.40 BEL 0.785 0.7031
46A  031607.4-552322 2.2 0.013204+0.00120 183.7 0.047+0.147 2.1315 03 16 07.0 -55 23 24 4.46 0.00 21.98 BEL 1.306 1.9220
47A 031538.7-551043 2.2 0.0045340.00052 82.4 0.921+0.125 0.7310 03 15 38.7 -5510 44 1.29 19.06 23.94 NEL 0.901 0.3013
49A 031638.4-552013 2.1 0.013464+0.00125 167.9 1.000+0.050 2.1724 03 16 38.4 -5520 14 1.24 16.01 20.26 GAL 0.454 0.2134
50A 031410.1-551746 2.2 0.0076440.00069 112.2 0.9524+0.094 1.2330 03 14 09.9 -55 17 46 1.41 0.00 23.66 NEL 0.986 0.6145
56A  031250.8-551728 2.2 0.02823+0.00258 208.6 0.187+0.171 4.5585 03 1250.9 -5517 26 2.06 0.00 20.11 BEL 0.644 0.9286 X
58A  031301.7-552224 2.2 0.02099+0.00212 103.4 0.220+0.123 3.3889 03 13 01.7 -55 2223 0.70 0.00 21.10 BEL 0.591 0.5768
59A 031339.5-551426 2.2 0.01085+0.00090 138.7 0.151+0.111 1.7525 03 13 39.4 -55 14 26 0.90 0.00 21.83 BEL 0.978 0.8586
60A  031426.3-551746 2.2 0.00645+0.00063 97.6 0.237+0.146 1.0421 03 14 26.3 -55 17 48 1.34 17.62 21.77 BEL 0.959 0.4899 X
64A 031334.0-551021 2.4 0.0073040.00092 45.0 0.2154+0.179 1.1791 03 13 33.7 -5510 21 2.32 17.21 21.51 BEL 1.165 0.8354
66A  031500.8-550718 2.2 0.00404+0.00060 51.3 0.687+0.182 0.6517 03 15 00.8 -5507 18 0.36 18.40 21.41 NEL 0.982: 0.3220
67A 031310.5-551312 2.2 0.0120540.00115 109.4 0.211+0.128 1.9453 03 13 10.6 -55 13 13 1.33 0.00 21.69 BEL 0.866 0.7378
68A  031338.2-552303 2.2 0.0121040.00120 107.2 0.075+0.146 1.9543 03 13379 -552303 2.10 18.28 21.80 BEL 0.840 0.6952 X
69A 031415.3-551910 2.4 0.00310+0.00057 19.3 0.626+0.286 0.5003 03 14 15.3 -5519 10 0.53 0.00 24.63 BEL 2.553 1.8567
70A  031620.8-550648 2.6 0.0028740.00099 13.4 -0.229+0.690 0.4636 03 16 21.0 -55 06 48 2.55 19.82 23.37 BEL 1.111: 0.2971
70B 03 16 20.9 -55 06 45 3.38 18.96 22.15 NEL 0.845 0.1670
73A  031321.2-552046 2.2 0.012924+0.00147 87.6 0.400+0.145 2.0863 03 13 21.2 -55 20 47 0.40 18.31 20.10 BEL 2.695 8.6767 X
75A  031601.3-550516 2.3 0.00563+0.00072 56.6 0.410+0.181 0.9089 03 16 01.2 -55 05 16 0.53 0.00 22.86 BEL 2.456 3.1088
76A  031549.7-550908 2.3 0.0049440.00062 67.6 0.498+0.169 0.7976 03 15 49.7 -55 09 08 0.48 19.06 23.21 BEL 1.060 0.4630 X
84A  031621.8-552038 2.3 0.00578+0.00113 42.0 0.956+0.158 0.9337 03 16 21.6  -55 20 37 1.45 18.63 23.47 BEL 2.092 2.2773
84B 03 16 22.0 -55 20 41 3.59 18.73 23.42 M4 0.000 0.0000
88A  031316.3-550311 2.3 0.010364+0.00123 67.0 0.192+0.166 1.6719 03 1316.6 -5503 10 3.83 0.00 20.85 BEL 0.739 0.4544

116A  031620.9-551651 2.3 0.00537+0.00087 47.8 1.000+0.675 0.8669 03 16 20.8 -55 16 52 0.92 16.99 22.39 GAL 0.582 0.1429

132A  031614.4-551728 2.4 0.0042540.00086 27.7 0.644+0.319 0.6862 03 16 14.4 -5517 29 1.64 17.65 21.79 NEL 1.145: 0.4687

133A 031426.3-552113 2.6 0.00266+0.00059 11.4 -0.349+0.363  0.4289 03 14 26.2 -55 21 13 1.10 0.00 23.54 NEL 2.323 1.3047

135A  031315.2-552623 2.5 0.01279+0.00246 31.0 0.123+0.211 2.0646 03 13 14.7 -5526 19 5.96 0.00 21.95 BEL 2.027 4.7108

137A 031612.8-550846 2.8 0.00176+0.00060 2.7 -0.133+0.810  0.2847 03 16 12.8 -55 08 47 1.05 17.55 19.54 BEL 1.724 0.4616 X

145A 031537.1-551713 2.5 0.0013240.00033 13.7 -1.000+£2.000 0.2133 03 15 37.1 -55 17 14 1.22 16.39 19.77 NEL 0.496 0.0252

149A 031254.9-551551 2.3 0.01331+0.00181 60.0 0.218+0.176 2.1483 03 12 54.9 -55 15 50 1.06 0.00 21.34 NEL 0.642 0.4348

157A 031627.9-550541 3.1 0.0022940.00072 8.6 -1.000+£1.128 0.3693 03 16 28.0 -55 05 38 3.27 16.41 19.76 GAL 0.625 0.0707

160A 031644.2-552242 3.0 0.0014140.00076 3.1 1.000+1.449 0.2284 03 16 44.3 -55 22 43 1.53 0.00 21.96 NEL 1.020: 0.1222

171A  031351.2-550257 2.3 0.00584+0.00085 46.7 1.000+0.121 0.9424 03 13 51.5 -5502 57 3.04 0.00 22.17 NEL 0.800 0.3025

189A  031326.4-550121 2.8 0.0026340.00086 8.8 -0.690+0.445 0.4250 03 13254 -550118 10.22 0.00 20.47 NEL 0.078 0.0011

e

HSSINHAOYHH HAA ONNSSVANHININVSNZ

€L



Tabelle 5.1: Rontgenobjektkatalog (Fortsetzung)

RO ® @ ® © Q) ® O @ () (12 (1) 1) (1) (16
Nr. XMMU J... Fehl Zihlrate Like HR1 fx RA DEC Dist MagK MagR Typ z Lx Bem
197A 031428.2-551933 2.5 0.002514+0.00051 16.2 1.000+0.541 0.4057 03 14 28.0 -5519 34 2.10 17.94 23.98 NEL 1.021: 0.2176
204A  031424.7-550204 2.7 0.0034540.00080 12.1 0.4874+0.523 0.5577 03 14 24.6 -55 02 03 1.67 0.00 21.16 NEL 0.859: 0.2079
205A  031319.1-552511 2.5 0.01188+0.00196 43.2 0.321+0.261 1.9187 03 13 18.9 -552512 2.17 0.00 24.35 B3 0.000 0.0000
2058 03 13 18.8 -55 2507 4.46 0.00 23.59 K4 0.000 0.0000
209A  031602.3-550248 2.4 0.00468+0.00083 23.0 0.305+0.250 0.7562 03 16 02.2 -55 02 48 0.96 0.00 20.63 BEL 2.739 3.2537 X
217A 031419.3-551641 2.9 0.001774+0.00047 5.6 1.000+0.230 0.2857 03 14 19.6  -55 16 43 4.11 0.00 22.07 NEL 0.816 0.0956
217B 03 14 19.1 -55 16 38 4.01 0.00 21.32 NEL 0.645 0.0584
222A  031644.1-552006 2.8 0.0031240.00095 7.9 -0.538+0.699  0.5044 03 16 43.2 -55 20 06 8.98 0.00 24.78 NEL 0.805: 0.1641
224A  031304.8-551606 2.4 0.00894+0.00123 55.4 0.739+1.617 1.4427 03 13 04.8 -5516 04 1.70 0.00 21.51 NEL 0.690 0.3396
225A  031332.1-550044 2.5 0.00767+0.00123 29.5 1.000+0.079 1.2387 03 13 31.7 -55 00 46 4.15 0.00 21.41 GAL 0.420 0.1035
225B 03 13 32.1 -55 00 45 0.92 0.00 17.99 G8 0.000 0.0000
232A  031441.9-550816 2.2 0.00468+0.00064 53.3 0.502+0.208 0.7556 03 14 41.8 -55 08 18 2.17 0.00 24.16 BEL 2.509 2.7034
241A  031322.0-551350 2.5 0.00578+0.00092 30.9 0.640+0.206 0.9334 03 1322.0 -551350 0.71 15.81 17.56 GAL 0.165 0.0114
242A  031604.3-550716 2.4 0.0041440.00066 36.6 0.406+0.260 0.6680 03 16 04.2 -5507 16 0.90 0.00 22.57 BEL 1.140 0.4521
246A  031356.9-550108 3.1 0.00439+0.00097 13.2 1.000+0.133 0.7084 03 13 56.5 -55 01 08 3.88 18.50 21.91 GAL 1.047: 0.4007 X
253A 031438.1-550648 2.5 0.00258+0.00053 16.6 1.000+2.000 0.4171 03 14 38.0 -55 06 50 2.73 0.00 21.84 NEL 0.517 0.0537
253B 03 14 38.1 -55 06 45 3.13 0.00 23.86 NEL 0.519 0.0541
265A  031336.5-550018 2.7 0.0035440.00101 8.7 1.000+0.592 0.5719 03 13 36.7 -5500 18 1.09 0.00 22.65 BEL 1.280 0.4942
265B 03 13 37.0 -5500 20 4.61 0.00 21.81 K5 0.000 0.0000
267A  031422.8-551708 2.5 0.00293+0.00051 18.9 0.583+0.328 0.4738 03 14 22.5 -55 17 09 3.59 0.00 22.46 BEL 1.500 0.5724
280A 031324.8-551118 2.5 0.00398+0.00084 12.5 0.796+0.476 0.6424 03 1324.8 -551119 0.68 0.00 22.95 BEL 1.936 1.3303
288A 031316.8-551609 3.5 0.00278+0.00091 2.4 0.293+0.812 0.4487 03 1316.4 -5516 15 6.73 0.00 23.05 NEL 0.830 0.1556
289A 031647.9-551013 2.8 0.0024240.00079 4.1 1.000+0.464 0.3900 03 16 47.7 -5510 10 4.38 0.00 23.01 NEL 0.628: 0.0754
315A  031346.1-550450 3.0 0.00156+0.00062 2.6 1.000+2.000 0.2518 03 13 45.5 -55 04 48 7.38 0.00 20.09 M4 0.000 0.0000
315B 03 13 46.0 -55 04 46 4.35 0.00 23.06 NEL 0.837 0.0889
331A  031636.4-550929 2.8 0.001944-0.00069 3.6 1.000+0.965 0.3126 03 16 36.2 -55 09 31 2.83 19.73 22.13 BEL 1.880 0.6084 X
335A  031357.2-550432 2.7 0.002574+0.00067 7.7 1.000+0.437 0.4152 03 13 57.3 -5504 32 1.03 15.96 17.97 NEL 0.257 0.0126
345A  031316.6-552239 2.3 0.013344+0.00173 63.6 0.055+0.156 2.1535 03 13 16.6 -55 22 38 0.91 0.00 21.61 BEL 2.166 5.6517 X
360A 031311.9-551718 2.6 0.00545+0.00126 15.6 1.000+1.087 0.8806 03 13 11.6 -5517 19 3.29 0.00 23.83 NEL 2.170 2.3201
361A  031314.6-550320 2.7 0.005474+0.00112 12.3 0.331+0.391 0.8824 03 13 14.6 -5503 18 2.05 0.00 20.03 BEL 1.658 2.5377 X
371A  031620.5-550330 2.7 0.00348+0.00093 13.1 -1.000+2.000 0.5612 03 16 20.5 -5503 33 3.16 0.00 21.25 NEL 0.802 0.1811
373A 031502.6-550508 2.7 0.002314+0.00058 6.5 -0.258+0.384 0.3727 03 15 02.3 -55 05 08 3.03 0.00 23.69 NEL 0.573 0.0595
373B 03 15 02.4 -55 05 02 6.01 0.00 21.87 BEL 0.952 0.1725
382A 031247.3-551653 2.7 0.00895+0.00181 28.2 1.000+0.369 1.4447 03 12 47.3 -55 16 51 1.46 0.00 20.63 BEL 1.906 2.8949
422A  031531.6-551049 2.6 0.0023040.00043 14.5 0.455+0.389 0.3706 03 1531.6 -5510 45 4.79 0.00 21.04 NEL 0.476 0.0402
442A  031341.0-550038 3.1 0.003214+0.00097 2.4 0.6341+0.488 0.5184 03 13 41.4 -5500 33 6.26 0.00 22.16 NEL 0.459 0.0521
473A  031532.5-551116 3.8 0.001344+0.00039 5.3 1.000+0.446 0.2163 03 15 32.2 -5511 22 6.59 0.00 21.64 GO 0.000 0.0000
475A  031352.2-550347 2.8 0.00363+0.00079 10.9 0.228+0.306 0.5861 03 13 52.4 -5503 46 1.96 0.00 23.97 BEL 1.722 0.9477
480A  031653.5-551234 3.0 0.00481+0.00121 11.1 0.692+0.360 0.7773 03 16 53.2 -55 12 32 2.79 0.00 22.47 NEL 0.921: 0.3356
485A 031527.3-551618 2.7 0.0014240.00040 5.6 -0.180+1.129 0.2288 03 15 27.1 -55 16 14 4.82 0.00 22.85 NEL 1.263: 0.1923
486A 031327.5-550150 3.1 0.00359+0.00101 4.1 1.000+0.284 0.5795 03 13 27.3 -5501 59 9.80 0.00 18.38 GAL 0.256 0.0174
496 A 031245.2-551648 2.6 0.010224+0.00211 21.8 0.207+0.248 1.6494 03 12 45.4 -55 16 48 1.61 0.00 19.74 BEL 1.907 3.3087
511A 031528.1-551313 2.5 0.00185+0.00038 11.0 0.153+0.269 0.2986 03 15 28.0 -55 13 14 0.93 0.00 22.58 BEL 2.635 1.1843
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Tabelle 5.1: Rontgenobjektkatalog (Fortsetzung)

RO ® @ ® © Q) ® O @ () (12 (1) 1) (1) (16
Nr. XMMU J... Fehl Zihlrate Like HR1 fx RA DEC Dist MagK MagR Typ z Lx Bem
512A 031348.3-551309 2.5 0.00520+0.00072 38.6 0.566+0.213 0.8389 03 13 48.3 -551306 3.14 0.00 19.34 NEL 0.466 0.0870 X
524A 031314.0-550419 2.3 0.007574+0.00105 50.6 0.6931+0.280 1.2218 03 13 14.1 -55 04 16 3.59 0.00 20.46 F5 0.000 0.0000
531A  031338.2-550352 2.1 0.02009+0.00178 241.8 0.168+0.128 3.2439 03 13 38.2 -550351 1.04 0.00 21.67 BEL 0.926 1.4165
536A  031450.3-550410 3.0 0.00138+0.00053 6.9 -0.108+0.731 0.2230 03 14 50.6 -55 04 10 3.76 0.00 22.41 NEL 0.331 0.0114
543A  031250.3-551100 2.9 0.00342+0.00136 6.4 1.000+2.000 0.5523 03 12 50.3 -55 11 00 0.84 0.00 22.73 BEL 2.511 1.9794
551A  031243.0-551159 2.8 0.00647+0.00149 11.0 0.4514+0.336 1.0439 03 12 43.3 -55 1201 3.92 0.00 21.83 K5 0.000 0.0000
551B 03 12 43.0 -55 11 59 1.29 0.00 23.30 NEL 0.786 0.3229
572A  031249.6-551539 3.0 0.0044440.00124 7.8 -0.984+0.358 0.7176 03 12494 -5515 38 1.67 0.00 20.88 GAL 0.581 0.1179
582A  031630.6-551130 2.6 0.00476+0.00091 18.3 0.1994+0.203 0.7683 03 16 30.5 -55 11 30 1.26 17.23 21.32 M4 0.000 0.0000
585A  031309.2-551142 2.3 0.01040+0.00132 74.1 0.521+0.156 1.6795 03 13 09.3 -5511 40 1.88 0.00 23.82 BEL 1.380 1.7014
593A 031511.3-551202 2.6 0.0020340.00039 12.5 0.603+0.211 0.3275 03 15 11.2 -55 12 02 1.29 0.00 22.12 BEL 0.954 0.1523
607A  031651.2-551306 2.4 0.007734+0.00125 39.8 -0.179+0.215 1.2483 03 16 51.2 -55 13 06 0.25 0.00 19.83 BEL 0.407 0.5134
608A  031349.7-551259 2.3 0.00428+0.00067 28.4 0.389+0.253 0.6906 03 13 49.7 -551259 0.67 0.00 22.46 NEL 1.020 0.3697 X
610A  031551.9-551222 2.3 0.00362+0.00057 39.7 0.428+0.419 0.5845 03 15 51.8 -55 12 22 1.37 17.64 21.12 NEL 0.699 0.1414
612A  031606.8-550423 3.0 0.00215+0.00064 4.2 -0.247+0.696  0.3469 03 16 06.9 -55 04 26 3.52 0.00 23.74 NEL 0.411 0.0277
615A 031459.7-550356 2.3 0.0055240.00074 52.1 0.048+0.215 0.8914 03 14 59.5 -55 03 57 2.46 0.00 22.77 BEL 1.359 0.8742
615B 03 15 00.2 -5503 53 5.34 17.08 19.23 NEL 0.097 0.0037 X
623A  031642.3-551707 3.2 0.00268+0.00082 4.1 1.000+0.275 0.4333 03 16 42.5 -55 17 07 2.90 0.00 20.18 GAL 0.073 0.0010
632A  031624.5-552135 2.9 0.00120+0.00056 5.4 -0.216+1.162  0.1932 03 16 24.6 -55 21 33 2.43 18.97 23.29 BLL? ? 0.0000
632B 03 16 24.7 -55 21 44 9.03 19.04 22.93 NEL 0.987 0.0965
656A  031326.1-550427 2.1 0.035274+0.00310 320.8 1.000+0.066 5.6952 03 13 26.1 -55 04 25 1.40 0.00 18.37 NEL 0.165 0.0696
664A  031611.1-552117 2.9 0.002754+0.00073 6.2 0.282+0.318 0.4439 03 16 10.0 -5521 19 10.61 18.31 22.60 BEL 0.527: 0.0595
664B 03 16 11.1 -55 21 22 5.00 0.00 23.38 BEL 2.083: 1.0730
677TA  031641.1-551934 3.8 0.00145+0.00065 3.6 - 0.2338 03 16 40.3 -55 19 32 8.15 19.58 21.76 NEL 0.131 0.0018
677B 03 16 41.6 -55 19 36 5.06 0.00 23.25 NEL 1.354: 0.2275
686A  031346.7-551148 2.0 0.0940140.00218 4192.0 0.294+0.033 15.1777 | 03 13 46.6 -55 11 49 0.74 0.00 19.11 BEL 1.664 22.8302 X
687A  031302.4-552604 2.7 0.01626+0.00306 26.4 0.189+0.241 2.6256 03 13 02.6 -55 26 07 3.98 0.00 18.83 K5 0.000 0.0000
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Bemerkungen zu einzelnen Objekten

Nr.

Bemerkung

4A
9A

10A
11A
20A

23A
41A

56A
60A
68A
73A
T6A
137A
209A
246A
331A
345A
361A
512A

608A

6158
686A

bereits identifiziert als [MZZ88]' 09770

bereits identifiziert als [ZMH99]? X043-12, jedoch statt z = 2,800 ist die hier bestimmte Rot-
verschiebung z = 1,427

bereits identifiziert als [ZMH99] X012-02

bereits identifiziert als [MZZ88] 05250

bereits untersucht in [ZMH99] X028-33 -03.1-00.0, aber ohne Rotverschiebung und Charakte-
risierung

bereits identifiziert als [MZZ88] 07430

bereits untersucht in [ZMH99] X109-46 -01.9-00.2, aber ohne Rotverschiebung und Charakte-
risierung

bereits identifiziert als [MZZ88] 08104

Radioquelle [GZd97)® 1,4GHz; RA (J2000): 03 14 26.4; DEC (J2000): -55 17 47.6
Radioquelle [GZd97] 1,4 GHz; RA (J2000): 03 13 37.8; DEC (J2000): -55 23 06.0

bereits identifiziert als [MZZ88] 09854

bereits identifiziert als [ZMH99] X306-42

bereits identifiziert als [MZZ88] 05177

bereits identifiziert als [MZZ88] 02994

vermutlich Radioquelle [GZd97] 1,4 GHz; RA (J2000): 03 13 54.9; DEC (J2000): -55 01 13.1
bereits identifiziert als [MZZ88] 04935

bereits untersucht als [MZZ88] 09898, aber ohne Rotverschiebung und Charakterisierung
bereits untersucht als [MZZ88] 03777, aber ohne Rotverschiebung und Charakterisierung
bereits identifiziert als [ZMH99] X207-31 -17.3-06.3, jedoch statt z = 0,584 scheint die wahr-
scheinlichere Rotverschiebung z = 0,466 zu sein

bereits untersucht in [ZMH99] X207-31 -05.7-00.7, aber ohne Rotverschiebung und Charakte-
risierung

bereits identifiziert als [ZMH99] X051-43 -12.2-14.5;

bereits identifiziert als [MZZ88] 05571

Wenn nicht anders vermerkt, sind die in dieser Arbeit ermittelten Rotverschiebungen
und charakterisierten Eigenschaften der Objekte mit demen der Literaturangabe identisch.

! Marano, Zamorani, Zitelli 1988 2 Zamorani, Mignoli, Hasinger et al. 1999 3 Gruppioni, Zamorani

1997
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Die Tabelle 5.1 stellt auf der linken Seite die Rontgeneigenschaften der Objekte dar. Auf der
rechten Seite wurden die optischen Daten zusammengefasst. Dabei beschreiben die Spalten im
Einzelnen nachfolgende astrophysikalische Eigenschaften:

Rontgeneigenschaften

(1) Nr. Einheit: Keine

Zur Bezeichung der Rontgenobjekte wurden die Identifikationsnummern aus der Quelldetek-
tionssoftware benutzt. Zusétzlich wurden diese mit dem Buchstaben A bzw. B versehen. Der
Nachsatz A und B gibt an, um welchen optischen Kandidaten zu einer Réntgenquelle es sich
handelt. Diese Bezeichung wurde auch in den Suchkarten (Anhang A) verwendet.

(2) XMMU J ... Einheit: Keine

Mit dieser Katalogbezeichung werden die durch beobachtereigene Prozessierung von XMM-
Newton-Daten ermittelten Koordinaten der Réntgenquellen fiir das Aquinoktium 2000 angege-
ben. Dabei entspricht z.B. die Bezeichung 031428.2-551933 den Koordinaten: Rektaszension
03h 14min 28.2s, Deklination -55° 19min 33s.

(3) Fehl Einheit: Bogensekunden
Die durch die Quelldetektionssoftware bestimmten Positionen der Réntgenquellen sind mit Feh-
lern behaftet. In dieser Spalte ist der Fehler der einzelnen Rontgenpositionen aufgetragen.

. _ 2 2 .« . .« . . .
Er berechnet sich aus opos. = /055 + O5qr.- Der statisische Positionsehler og4q:. wird in

der Quelldetektionssoftware ermittelt, wihrend der systematische Fehler der XMM-Newton-
Rontgenposition oy sich erfahrungsgema mit oy = 2" ergibt.

(4) ZR Einheit: s71

Die Zéahlrate ist die in den Kameras detektierte Anzahl an Réntgenphotonen pro Sekunde. Es
wird in dieser Spalte die Gesamtzihlrate aus den Energiebdndern von 0.2 - 12 keV angegeben.
Diese Spalte enthélt ebenfalls den Fehler der Rontgenzéihlrate, der aus den Auswerteprogram-
men entnommen wird.

(5) Like Einheit: Keine

Die Likelihood gibt wie in Kapitel 3.1 beschrieben an, wie wahrscheinlich es ist, dass es sich um
eine Rontgenquelle handelt und nicht um eine zuféllige Anhdufung von Hintergrundphotonen.
An dieser Stelle sei ein wichtiger Nachtrag einzubringen. Im Laufe der hier vorliegenden Diplom-
arbeit stellte sich heraus, dass die Quelldetektionssoftware die Likelihood fehlerhaft berechnete.
Grob gerechnet sind die tatséichlichen Werte fiir Likelihood mly;: > 20 um den Faktor 2 zu
grof}, fiir kleinere Werte etwa um den Faktor 3 bis 4. Dieser Fehler wurde korrigiert. Deshalb
enthalten die in der Tabelle auftretenen Likelihoodwerte nicht die untere Schranke von m{ = 10
wie in Kapitel 3.3 erwidhnt, sondern von ml = 2,4.

(6) HR1 Einheit: Keine

Das Hardness-Ratio (zu deutsch: Hirteverhiltnis) beschreibt den Verlauf des Spektrums im
Rontgenbereich. Misst ein Detektor die ihn erreichende Réntgenstrahlung in mindestens zwei
unterschiedlichen Energiebédndern, kann ein Hérteverhéltnis des Spektrums angegeben werden.
HR1 bezeichnet das Hérteverhéltnis der XMM-Newton-Detektoren in den zwei weichesten Ener-
giebéindern mit A) 0,2 - 0,5 keV und B) 0,5 - 2 keV. Das Hérteverhiltnis HR1 definiert sich aus
HR1 = ZBe_ZRa ohei ZR, und ZRp die Zihlraten der Energiebinder A und B sind. Die

ZRp+ZRa’
Berechnung des Hirteverhéltnisfehlers ergibt sich somit aus der Fehlerfortpflanzung mit Hilfe
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der den Zahlraten zugrundeliegenden Fehlern.

(7) fx Einheit: 10~ erg s~ em =2

Der in dieser Spalte aufgefithrte Wert gibt den Rontgenfluss des Objektes im Energiebereich von
0,2 - 10 keV an. Zur Ermittlung dieses Wertes aus der Zahlrate miissen Simulationsrechnungen
durchgefithrt werden. Dazu wurde ein Photonenspektrum mit dem Photonenindex I' = 1,8
angenommen. Dabei geht man davon aus, dass das Rontgenspektrum dem nachfolgenden ma-
thematischen Verlauf unterliegt

— P2 — Ny-E7. (5.1)

Durch das zusétzliche Wissen aus Radiobeobachtung der 21 cm Wasserstofflinienintensitit kann
die galaktische Absorption fiir das Marano-Feld mit einer Siulendichte von Nz = 2,7-10%° ¢m =2
abgeschitzt werden. Mit Hilfe der Software XSPEC kann man aus diesen Angaben iiber den
Verlauf des Spektrums und die Sdulendichte Zihlraten der einzelnen Detektoren (MOS1, MOS2
und PN) errechnen. Die Simulationen beriicksichtigen dabei die Empfindlichkeit und Energie-
auflésung der einzelnen Detektoren. Das Ergebnis ist ein Energiekonversionsfaktor, der angibt
wie sich Zéhlraten in einen Rontgenfluss umrechnen. Fiir die in Spalte (4) angegebene Ge-
samtzéhlrate der 5 Energiebénder ergibt sich der Energiekonversionsfaktor fiir den Energiebe-
reich von 0,2 - 10 keV mit 1,61452 - 102 erg cm 2.

optische FEigenschaften

(8) RA Format: h min ss.s
Rektaszensionskoordinate des moglichen optischen Gegenstiicks.

(9) DEC Format: +deg min ss
Deklinationskoordinate des moglichen optischen Gegenstiicks.

(10) Dist Einheit: Bogensekunden

In dieser Spalte ist der Abstand der Position des moglichen optischen Gegenstiicks zur Rontgen-
position aus den Spalten (2), (8) und (9) berechnet worden. Ein Vergleich mit Spalte (3) ldsst
Aussagen zu, wie grol der Abstand im Vergleich zu einem 1-0-Rontgenpositionsfehler ist.

(11) MagK Einheit: Magnituden

K-Band Magnituden der Objekte (siehe Kapitel 3.2.1)

Viele Objekte, die fiir die pre-Images mit dem 8,2 Meter-Teleskop in Paranal, Chile, auf-
genommen wurden, waren nicht mit SOFI detektiert worden. Die K-Magnitude dieser
Objekte wurde in der Tabelle 5.1 auf 0.00 gesetzt.

(12) MagR Einheit: Magnituden
R-Magnitude der Objekte (siche Kapitel 3.2.2)

(13) Typ Einheit: Keine

Aus dem Verlauf der reduzierten Spektren konnte auf die astrophysikalische Klasse des
vorliegenden Objektes geschlossen werden. Ist der Typ fettgedruckt, so ist dieses Objekt
als Quelle der Rontgenstrahlung anzusehen. Die in dieser Spalte auftretenen Abkiirzungen

symbolisieren:
BEL - Broad-Emission-Line-Objekte (Seyfert-1),
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NEL - Narrow-Emission-Line-Objekte (Seyfert-2),
BLL - BL-Lac-Objekte,

GAL - Galaxien sowie

B3, F5, GO, G8, K4, K5, M4 - stellarer Spektraltyp

(14) =z Einheit: Keine

Aus den Emissions- oder Absorptionslinien der reduzierten Spektren konnten die Rot-
verschiebungen der einzelnen Objekte bestimmt werden. Der der Rotverschiebung z zu
Grunde liegende mathematische Zusammenhang ist

5= /\beob. - )\Labor _ )‘beob. 1. (52)
)\Labor )\Labor

Ein Doppelpunkt als Nachtrag bedeutet, dass diese Rotverschiebung sehr unsicher ist,
da entweder nur sehr wenige Linien identifiziert werden kénnen, an denen sich die Rot-
verschiebung bestimmen ldsst, oder das Signal-zu-Rausch Verhiltnis keine eindeutigen
Aussagen iiber die Existenz der Linien, die zur Rotverschiebungsbestimmung benutzt
werden, zulésst.

(15) Ly Einheit: 10* ergs—?

Obwohl diese Spalte die Rontgenleuchtkraft charakterisiert, befindet sich dieser Eintrag
unter den optischen Eigenschaften, da er sich iiber die Rotverschiebung des Objektes und
nicht direkt aus den Rontgenzéhlraten berechnet. Die Rontgenleuchtkraft wurde iiber die
in der Literatur zu findene Standardmethode unter der Annahme von kosmologischen Pa-
rametern berechnet, die den heutigen kosmologischen Vorstellungen iiber das Universum
nicht mehr entsprechen, aber immer noch Einsatz finden, da dadurch die Leuchtkrifte
mit friitheren Arbeiten vergleichbar sind. Die Rontgenleuchtkraft berechnet sich nach

_And}

Ly =
X kkorr

fo (5.3)

Somit bleiben die Leuchtkraftdistanz d;, und die k-Korrektur ki, herzuleiten. Es werden
die Annahmen eines Einstein-de-Sitter-Universums betrachtet

Qp = 0 (5.4)
Q
G0 = 7M =0,5 (5.5)
km/s
Hy = 50 5.6
0 Mpc (56)

Die Leuchtkraftdistanz ergibt sich aus
dL = Qo dp (1+Z) (57)

Die Eigendistanz dp wird aus dem Linienelement der Robertson-Walker-Metrik, das fiir

ein Photon Null ist ds? = 0 = c2dt? — 1_“;2 dr?, dem Skalenfaktor-Rotverschiebung-

Zusammenhang a = ﬁ, der Definition der Hubblekonstante H (t) = £, sowie der abge-
wandelten Friedmanngleichung

H*(t) = Hy E*(2) = H; ((0) a2 + Qr(0) a™* + Q4(0) + Qx(0) a™?) (5.8)
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mit

v dr br Lda c (% dz
dp=[ - [T dt:/,—:—/ 5.9
P/Om/toac s aa  Hy ), E(2) (5.9)

berechnet. Fiir ein Einstein-de-Sitter-Universum wird E(z) = (a3)/2 = (1 + 2)73/2,
Somit folgt aus Gleichung (5.9)

c (7 dz c [7 2c
d :—/ :—/ 1+2)32 = —[1—(1+2)7"?)]. 5.10
R LA R - (R NI R )
Aus den Gleichungen (5.7) und (5.10) ergibt sich schliefilich die Leuchtkraftdistanz mit
2
dy, = aodp (1+2) = FC[HZ-\/HZ]. (5.11)
0

Die k-Korrektur beriicksichtigt, dass die in einem bestimmten Energiebereich gemessene
Energiemenge aufgrund der Rotverschiebung einst in einem héheren Energiebereich vom
Objekt emittiert wurde.

Dabei treten zwei Effekte auf. Ein Spektrum, das einem Potenzgesetz mit dem Exponen-
ten « entspricht, wird von einem Energiebereich, in dem es wenige Photonen gibt, durch
die Rotverschiebung in einen Bereich verschoben, in dem eigentlich mehr Photonen emit-
tiert werden. Dieser Effekt wird durch den Faktor (1 + z)* mit o < 0 so korrigiert, dass
scheinbar mehr Photonen detektiert wurden.

Zusitzlich wurde durch die Rotverschiebung ein héherer Energiebereich in einen niedri-
geren und engeren Energiebereich komprimiert. Dieser Effekt verursacht, dass in einem
bestimmten Energiebereich zu viele Photonen gemessen werden. Die Korrektur der Kom-
primierung des Wellenléingenbereiches hat die Form (1 + z). Fiir die k-Korrektur ergibt
sich

kkorr = (1 + Z)a_H' (512)

Zur Berechung der Leuchtkraft wurde fiir die k-Korrektur o = —0, 8 benutzt. Aufgrund
der abgeleiteten Zusammenhénge bestimmt sich die Leuchtkraft aus

dn(Z[L 42— VIF ) ;

Lx = -
X (1+2)02

(5.13)

(16) Bem Einheit: Keine

Objekte, die in dieser Spalte mit einem X versehen wurden, sind astrophysikalische Quel-
len von Rontgenstrahlung, die entweder bereits bekannt waren oder zu denen zusétzliche
Informationen existieren. Die Informationen wurden der NED-Datenbank entnommen
(NASA/IPAC Extragalactic Database) und in der der Tabelle 5.1 folgenden Ubersicht
dargestellt.

Stellt man alle die in Tabelle 5.1 aufgefiihrten Rontgenquellen im Marano-Feld dar, ergibt
sich Abbildung 5.1. Die Spektren der Objekte und deren Suchkarten sind in Anhang A
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Abbildung 5.1: Darstellung identifzierter Rontgenquellen im Marano-Feld. Die Rontgen-
hintergrundkarte ist im Bereich von 0.2 - 4.5 keV aufgenommen worden. Die weiflen Vierecke
symbolisieren die Lage der zwolf Masken. Die mit griinen Kreisen und Nummern versehenen
Rontgenquellen entsprechen den identifzierten Objekten aus Tabelle 5.1.

aufgefiihrt. Die Suchkarten zeigen einen 30 x 30 Bogensekunden groflen Ausschnitt mit
einem 1-o-Rontgenpositionsfehler. Das spektroskopierte Objekt wurde mit einer schwar-
zen horizontalen Linie auf beiden Seiten und der Objektnummer ((1) Nr.) markiert.
Eventuelle geringe Abweichungen der Markierung zu einem Objekt sind durch Fehler in
der astrometrischen Kalibration bedingt.

Rechts neben der Suchkarte findet man im Anhang A das zu jedem Objekt gehérende
Spektrum. Das Objektspektrum wurde schwarz dargestellt, das Fehlerspektrum griin.
Rote Identifikationslinien bezeichnen Emissionslinien, wihrend blaue Identifikationslini-
en Absorptionslinien angeben. Ebenfalls in blau wurden die terrestrischen Absorpti-
onsbéinder (A-Band, B-Band) markiert. Sind die zu den Emissionslinien angegebenen
Ionen in eckige Klammern gesetzt, so kennzeichnet dies eine quantenmechanisch verbo-
tene Emissionslinie. Die Ubergangswahrscheinlichkeit, die zur Erzeugung dieser Linien
fiihrt, ist sehr gering, wodurch die Lebenszeit dieses Zustandes sehr lang wird und die
Linienbreite sehr schmal. Unter Laborbedingungen sind die Dichten der Medien so hoch,
dass dieser Zustand wihrend seiner langen Lebenszeit durch Stéfle mit anderen Atomen
oder Ionen abgeregt wird und demzufolge nicht beobachtbar ist. Ist die Dichte jedoch
sehr gering, wie in den Narrow-Line-Regionen eines AGNs, erfolgt die Emission dieser
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Wellenlénge. Bei Ionen, die von einer eckigen Klammer umgeben sind, handelt es sich
um halbverbotene Uberginge, bei denen die Materiedichten zur Erzeugung dieser Linie
hoher als bei den verbotenen Linien sein kénnen.

Fiir Quelle 171A existiert keine Suchkarte, da dieses Objekt genau zwischen den CCD-
Chips lag.

5.2 Graphische Darstellung der Ergebnisse

Fiir den nun folgenden Teil der Auswertung wurden nur die Rontgenobjekte verwendet,
die in dieser Arbeit neu identifiziert wurden und als sehr wahrscheinliches optisches Ge-
genstiick zur Rontgenquelle anzusehen sind. Es entfallen somit alle Objekte, die laut
Bemerkungen zu Tabelle 5.1 bereits mit Rotverschiebung bekannt sind.

Rontgenquellen mit

opt. Gegenstiicken 99

neue sichere Réntgenquellen

mit opt. Gegenstiicken 75 | 100,0 %
Broad-Emission-Line-Objekte (BEL) | 32 | 42,7 %
Narrow-Emission-Line-Objekte (NEL) | 33 44,0 %
BL-Lac-Objekte (BLL) 1| 1,3%
Galaxien (GAL) 6 8,0 %
Sterne 3 4,0 %

5.2.1 XMM-Newton Quasarentdeckungscharakteristik im
Vergleich zu optisch selektierten Quasaren

Die obenstehende Tabelle zeigt deutlich, dass die neu identifizierten Objekte zu etwa
87 % AGNs darstellen. Fiir weiterfiihrende Aussagen gilt es, die Eigenschaften der durch
XMM-Newton rontgenselektierten AGNs zu untersuchen.

In Abbildung 5.2 werden als gestrichelte Linie die XMM-Newton rontgenselektierten Qua-
sare in Abhéngigkeit von der Rotverschiebung dargestellt. Die durchgezogene Linie gibt
die von Marano, Zamorani, Zitelli (1988) optisch selektierten Quasare an. Der Vergleich
beider Selektionsmethoden zeigt, dass die Entdeckungswahrscheinlichkeit fiir Quasare mit
XMM-Newton iiber die Rotverschiebung konstant ist. Unentdeckte Quasare resultieren
grofiten Teils aus der Tatsache, dass nicht das gesamte Marano-Feld im Sichtfeld von
XMM-Newton liegt und somit Beobachtungsliicken auftreten. Eine weitere Ursache fiir
die geringere Anzahl an entdeckten rontgenselektierten Quasaren im Gegensatz zu den
optisch Selektierten ist in der Tatsache zu suchen, dass in einigen Bereichen des Marano-
Feldes nur kurze XMM-Newton-Beobachtungszeiten durchgefiihrt wurden und deshalb
rontgenfluss-schwache Objekte dieser Regionen nicht detektiert werden koénnen.

Da das Verhéltnis zwischen optisch selektierten Quasaren zu XMM-Newton selektierten
Quasaren relativ konstant {iber die Rotverschiebung bleibt, werden typischerweise auch
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Abbildung 5.2: Vergleich der Anzahl N optisch selektierten Quasare (durchgezogene Linie)
mit den XMM-Newton rontgenselektierten Quasaren (gestrichelte Linie) in Abhéngigkeit von
der Rotverschiebung z

entfernte Objekte mit XMM-Newton detektiert. Durch die Empfindlichkeit von XMM-
Newton ist kein Selektionseffekt von Quasaren in Abhéngigkeit von der Rotverschiebung
festzustellen.

5.2.2 Uberpriifung der rontgenselektierten Quasarprobe

Zunichst wird untersucht, welche Positionskorrelation die optischen Quellen mit den
Rontgenquellen besitzen. Es muss iiberpriift werden, ob bei den optischen Gegenstiicken
wirklich die Identifizierung der Réntgenquellen gelingt.

Trégt man die Objektanzahl der durch optische Gegenstiicke bestimmten Rontgenquellen
in Abhéngigkeit von der auf einen 1-o-Rontgenpositionsfehler normierten Abstand zwi-
schen Rontgenposition und optischer Position auf, so erwartet man, dass 68 % aller
Objekte im normierten Abstand zwischen 0 und 1 liegen. Den zu erwartenen Verlauf
kann man durch eine theoretische Verteilungskurve angeben und mit den Messergebnis-
sen vergleichen (sieche Abbildung 5.3). Es wird deutlich, dass die ermittelten optischen
Gegenstiicke stark mit den Rontgenquellen korrelieren. Nur fiir sehr wenige Objekte
scheinen die optischen Objekte nicht den Rontgenquellen zu entsprechen. Aus dem Ver-
lauf der theoretischen Verteilungskurve in Abbildung 5.3 ist auch abzuleiten, dass der
systematische Fehler iiberschitzt wird, beziehungsweise es Quellen gibt, die mit einem
kleineren systematischen Fehler behaftet sind.

Insgesamt ist zu sagen, dass es sich bei den charakterisierten Quellen mit einer sehr hohen
Wahrscheinlichkeit um die Rontgenquellen handelt und folglich die nachfolgenden Unter-
suchungen die Eigenschaften einer mit XMM-Newton rontgenselektierten Quasarprobe
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Differenz Roentgen—Optische Position [o]

Abbildung 5.3: Objektanzahl in Abhingigkeit vom normierten Abstand zwischen
Rontgenposition und optischer Position. Die Normierung wurde auf den 1-0-
Rontgenpositionsfehlern vorgenommen. Die theoretische Verteilungsfunktion ergibt siclh ,aus

mathematischen Uberlegungen aus der Gauverteilung zu f(7norm) = Ngesamt * Tnorm € 2 morm
TXpos —TOptpos

mit 7porm = X pos

angeben.

Fiir die folgenden Diagramme wurden nur Broad-Emission-Line-Objekte (BEL) und Narrow-
Emission-Line-Objekte (NEL) verwendet.

5.2.3 Rotverschiebungsverteilung
der neu gefundenen Rontgenobjekte

In Abbildung 5.4 ist die Quasaranzahl in Abhéngigkeit von der Rotverschiebung dar-
gestellt. Dabei werden die Rotverschiebungen zu den neu gefundenen XMM-Newton-
Objekten mit den ROSAT-Objekten aus Zamorani et al. (1999) verglichen. Es ist zu
betonen, dass sich bei einzelner Betrachtung dieses Diagramms keine verallgemeinerba-
ren Riickschliisse auf die Verteilung und Eigenschaften von Broad-Emission-Line-Objekte
(BEL) und Narrow-Emission-Line-Objekte (NEL) direkt ziehen lassen. Es handelt sich
vielmehr um Aussagen, wie deren Verteilung fiir den Bereich des Marano-Feldes ist, da in
kleinen Durchmusterungsbereichen grofiraumige Strukturen die Ergebnisse beeinflussen
konnen.

Es ist deutlich zu erkennen, dass NEL durchschnittlich niher liegen als BEL. Die Narrow-
Emission-Line-Objekte nehmen ein Hiufungsmaximum um etwa z = 1 ein, wobei ih-
re Haufigkeit zu groBeren Rotverschiebungen schnell abnimmt. Neu gefundene Broad-



5.2. GRAPHISCHE DARSTELLUNG DER ERGEBNISSE 85

Abbildung 5.4: Quasarverteilung im Marano-Feld in Abhéngigkeit von der Rotverschie-
bung. Broad-Emission-Line-Objekte wurden mit einer durchgezogen Linie dargestellt, Narrow-
Emission-Line-Objekte mit einer gestrichelten (mit XMM-Newton neu gefundene Objek-
te (links); ROSAT-Stichprobe, die aufgrund der harten Spektren von Narrow-Emission-
Line-Objekten und des weichen ROSAT-Energiebereiches keine Narrow-Emission-Line-Objekte
enthélt (rechts)).

Emission-Line-Objekte nehmen auch ein Hiufungsmaximum bei z = 1 ein, sind aber
auch bei hoheren Rotverschiebungen zu finden.

Quasare aus optisch tiefen selektierten Proben, die zumeist Broad-Emission-Line-Objekte
darstellen, sind am h&ufigsten bei z ~ 2 zu finden.

Da sowohl in der ROSAT-Stichprobe als auch in der XMM-Stichprobe eine Hiufung von
Quasaren bei z = 1 auftritt, ldsst sich die Vermutung ableiten, dass im Marano-Feld eine
groffirdumige Struktur bei z ~ 1 vorliegt. Der relativ kleine untersuchte Himmelsbereich
lasst deshalb keine représentativen Aussagen iiber die allgemeine Quasarverteilung in
Abhéngigkeit von der Rotverschiebung zu.

Obwohl die XMM-Newton-Beobachtungen empfindlich genug sind, die optisch selek-
tierten QQuasare bei allen Rotverschiebungen zu detektieren (Abbildung 5.2), hat die
rontgenselektierte Probe eine niedrigere Rotverschiebung. Eine mdégliche Ursache ist bei
der Entwicklung der Objekte zu suchen. Quasare konnten durch ein sich fdnderndes
Verhiltnis von Rontgenfluss zu optischem Fluss bei hoheren Rotverschiebungen leich-
ter mit optischen Selektionsmethoden zu finden sein, wiahrend sie bei kleineren Rotver-
schiebungen eher in rontgenselektierten Proben vertreten sind. Um diese Vermutung
zu stiitzen, miisste man zun#chst untersuchen, ob Quasare bei hoherer Rotverschiebung
nicht einfach unterhalb des Flusslimits der Rontgenbeobachtung liegen.

Auflerdem kénnen Evolutionstheorien nur mit einer gréfleren Anzahl von Quasaren aus
verschiedenen Feldern aufgestellt und iiberpriift werden.

5.2.4 Rontgenleuchtkraftverteilung der neuentdeckten Quasare

Die Abbildung 5.5 zeigt, dass es sich bei fast allen Narrow-Emission-Line-Objekten um
sehr rontgenleuchtkraftschwache Objekte handelt. Es konnten kaum NEL mit einer
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Abbildung 5.5: Quasarverteilung in Abhingigkeit von der Rontgenleuchtkraft. Neuentdeck-
te Broad-Emission-Line-Objekte wurden mit einer durchgezogenen Linie dargestellt, Narrow-
Emission-Line-Objekte mit einer gestrichelten.

Rontgenleuchtkraft von L, > 10* erg s~! gefunden werden. Broad-Emission-Line-Objekte
sind dagegen in gréflerer Anzahl bei hoheren Réntgenleuchtkriften zu finden. In Abbil-
dung 5.5 ist deutlich eine Zweiteilung in leuchtkraftschwache NELs und leuchtkraftstarke
BELs zu erkennen.

5.2.5 Darstellung des Verhiltnisses von Réontgenfluss zu
optischem Fluss

Die Darstellung beliebiger Objekte in einem Diagramm, das das Verhéltnis von Rontgen-
fluss zu optischem Fluss in Abhéngigkeit vom Héirteverhéltnis angibt, ermoglicht die
Einteilung der Objekte in verschiedene Objektklassen. Mit Hilfe von Abbildung 5.6 soll
iiberpriift werden, ob sich in einem solchen Diagramm BEL von NEL unterscheiden lassen
bzw. welche Lagen im Diagramm die Objektklassen einnehmen.

Zur Berechnung der optischen Fliisse wurden die R-Band-Helligkeiten benutzt. Nach der
Standardmethode (Zombeck, 1990) wurde der optische Fluss bei 7000 A mit

Jopt = 107OHMRZETE (5.14)

berechnet. Nimmt man ein konstantes Spektrum an, so kann man den optischen Fluss
in Einheiten von ergs—!'em™2 angeben, wodurch ein Vergleich mit dem Rontgenfluss
moglich ist. Dazu betrachtet man einen Wellenléingenbereich von 1000 A um die zentrale
Wellenlinge von 7000 A. Aus der Annahme eines konstanten Spektrums ergibt sich

fOpt650077500 = foptmoo : 1000A . (5'15)
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Abbildung 5.6: Darstellung des Verhéltnisses von Rontgenfluss zu optischem Fluss in
Abhéngigkeit vom Hérteverhiltnis HR1. Dabei charakterisieren die Symbole + BEL und *
NEL.

Die in Abbildung 5.6 dargestellten Objekte haben HR1-Fehler von kleiner + 0,3. Im
rechten Teil des Diagrammes befinden sich Objekte mit harten Rontgenspektren auf-
grund von starker Absorption. Links ordnen sich Objekte mit weichen Réntgenspektren
ein.

Auffillig ist, dass sich die Mehrheit der NEL-Objekte im Bereich der sehr harten Spek-
tren wiederfinden lésst. Zu schwicheren f,/ fop+-Verhéltnissen kénnen die meisten NELs
in einem Bereich von 0,4 < HR1 < 1,0 detektiert werden. Zusitzlich ist zu erkennen,
dass nicht alle NEL harte und somit stark absorbierte Rontgenspektren besitzen, was
die Vermutung stiitzt, dass NEL keine homogene Objektklasse darstellen. Eine md&gliche
Erkldrung ist darin begriindet, dass nicht alle Objekte mit schmalen Emissionslinien
Narrow-Emission-Line-Objekte ausmachen, sondern es sich auch um Starburstgalaxien
(Galaxien, in denen eine erhthte Sternentstehung zu beobachten ist) handeln konnte. Ei-
ne Unterscheidung zwischen beiden Objektklassen kann aufgrund der Linienverhiltnisse
in den Spektren vorgenommen werden. Diese Untersuchung kann im Rahmen dieser Ar-
beit nicht durchgefiihrt werden, da zur sicheren Bestimmung Spektren héherer Qualitéit
benétigt werden, um alle zur Klassifizierung relevanten Linien zu detektieren.
Broad-Emission-Line-Objekte haben im Mittel hohere f;/ fop- Verhdltnisse und sind zum
iiberwiegenden Teil Objekte mit geringer Absoption (0 < HR1 < 0,5).
Zusammenfassend kann festgestellt werden, dass sich die in Abbildung 5.6 gew#hlte Dar-
stellung zur Einteilung von Quasaren in BEL und NEL eignet, wenn auch nur begrenzt.
Der Vorteil der gew#hlten Darstellung besteht darin, dass keine Spektren benoétigt wer-
den, um die Einteilung vorzunehmen.
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5.2.6 Harteverhiltnis-Untersuchungen

Untersucht man die Hérteverhéltnisse von Objekten, so kénnen daraus Riickschliisse auf
die Absorption der Objekte gezogen werden. Fiir Abbildung 5.7 wird das Hérteverhiltnis
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Abbildung 5.7: Verteilung im Hérteverhiltnis-zu-Hérteverhiltnis-Diagramm. Dabei charak-
terisieren die Symbole + BEL und * NEL. Die Linien geben Spektren mit einem Photonenin-
dexexponenten von I' = 2,4 bis ' = 1, 2 bei einer Absorption mit einer Wasserstoffsdulendichte
von 0-10%! ¢m ™2 (Symbol: ¢), 10- 102! em~2 (Symbol: A) und 50 - 102! cm~2 (Symbol: O). Es
wurden nur Objekte mit einem Hérteverhiltnisfehler von kleiner + 0,3 dargestellt. Intrinsische
Absorption (galaktische Wasserstoffsiulendichte) betragt 2,7 - 1020 cm=2.

HR2 als Funktion zu HR1 dargestellt. Das Hérteverhdltnis HR1 ergibt sich aus den
Zahlraten der Energiebéinder A) 0,2 - 0,5 keV und B) 0,5 - 2 keV. Das Hérteverhéltnis
HR2 wird aus den Zéhlraten der Energiebinder A) 0,5 - 2 keV und B) 2 - 4,5 keV ermit-
telt. Zusétzlich werden in Abbildung 5.7 Kurven dargestellt, die einer Absorption mit
einer Wasserstoffsiulendichte von 0 - 10*' em™2 (Symbol: ¢), 10 - 10" em™2 (Symbol: A)
und 50 - 10?* ¢m ™2 (Symbol: 0) entsprechen. Die durchgezogenen Linien dieser Absorp-
tiondichten charakterisieren Spektren mit Photonenindex von I' = 2,4 bis ' =1, 2.

Es ist zu bemerken, dass die dargestellten Absorptionen Spektren bei einer Rotverschie-
bung von z = 0 entsprechen. Da jedoch durch die Rotverschiebung die Spektren héherer
Energie zu niedrigerer Energie verschoben werden, scheint ein Objekt bei hoher Rot-
verschiebung in Abbildung 5.7 weniger stark absorbiert zu sein. Demzufolge ist bei
groflen Rotverschiebungen eine héhere Absorptionssdulendichte notwendig, um das glei-
che Harteverhéltnis vorzufinden, das Objekte mit geringen Rotverschiebungen besitzen.
Die Absorptionskurven in Abbildung 5.7 verschieben sich aufgrund des beschriebenen
Effektes fiir Objekte mit immer hoherer Rotverschiebung weiter nach links oben.

Um sichere Aussagen treffen zu kénnen, wurden in Abbildung 5.7 nur Objekte dargestellt,
die Harteverhéltnisfehler von weniger als ogr; = ogre = £0,3 besitzen. Es ist deut-
lich erkennbar, dass es kaum absorbierte BEL gibt. Die meisten Narrow-Emission-Line-
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Objekte sind bei Absorptionen von mehr als einer Wasserstoffsiulendichte von 10-10%! em?
zu finden. Objekte, die links oberhalb der 0 - 10?' em? Absorptionssiulendichte liegen,
besitzen vermutlich Spektren mit einer zusétzlichen weichen Komponente (soft ezcess).

5.2.7 Abschlielende Bemerkungen

Im Rahmen dieser Arbeit konnten die Ergebnisse aus Kapitel 2.2 bestéitigt werden. Da-
nach sind ein Grofteil der Narrow-Emission-Line-Objekte als stark absorbierte Rontgen-
quellen anzusehen, die einen erheblichen Beitrag an der harten kosmischen Rontgen-
hintergrundstrahlung haben. Ihr Beitrag an den 75 neu identifizierten Rontgenquellen
macht nahezu 50 % aus. Es konnte auch bestétigt werden, dass es sich dabei nicht um weit
entfernte Objekte, sondern um relativ nahestehende Objekte mit z < 1 handelt. Durch
die Durchmusterung mit hoher Empfindlichkeit konnten keine noch entfernteren Objekte
(im Vergleich zu ROSAT und der optischen Durchmusterung) gefunden werden, sondern
eine Population von leuchtschwachen nahestehenden Narrow-Emission-Line-Objekten.
Des Weiteren zeigen die mit XMM-Newton detektierten Rontgenquellen, dass die Ront-
genhintergrundstrahlung in einzelne immer rontgenfluss-schwiichere Objekte aufzulsen
und somit im eigenlichen Sinne nicht als Hintergrundstrahlung anzusehen ist. Bei Ront-
genquellen, bei denen kein optisches Gegenstiick ausgemacht werden kann (mp > 24,0),
liegt die Vermutung nahe, dass diese im optischen Bereich zu leuchtschwach sind, um sie
darin zu detektieren.

Um diese Aussagen zu stiitzen, vor allem jedoch die Natur und Evolution von AGNs,
insbesondere von Narrow-Emission-Line-Objekten, zu erkunden, miissen weitere Durch-
musterungen fiir eine hohere statistische Sicherheit einbezogen werden. Erst dann lassen
sich fundierte Aussagen machen.

Diese Arbeit soll als ein Beitrag zur Erhéhung der statistischen Sicherheit und zur
Uberpriifung der heute bekannten Eigenschaften von Réntgenobjekten und Réntgenhinter-
grundstrahlung mit einer sehr tiefen Beobachtung verstanden werden.
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Anhang A

Suchkarten und Spektren der
RoOntgenobjekte
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