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Einleitung

Extragalaktische Objekte haben wegen ihren unvorstellbar groÿen Dimensionen
einen besonderen Reiz, weil sie uns immer wieder an die ungreifbare Weite des
Kosmos erinnern. In der so friedlich erscheinenden Ferne be�nden sich aktive
Galaxien, die neben ihrer Gröÿe, weitere extreme physikalische Eigenschaften
besitzen. In ihren Zentren be�nden sich schwarze Löcher, die gröÿer als unser
Sonnensystem sein können. Dort wird Materie auf nahezu Lichtgeschwindigkeit
beschleunigt. Die Leuchtkraft aus dem Zentrum einer aktiven Galaxie übertri�t
die Leuchtkraft all ihrer Sterne zusammengenommen und verändert sich mit der
Zeit um ein Vielfaches.

Die Physik aktiver galaktischer Kerne ist eines der aktuellen Forschungsge-
biete in der Astronomie, das noch viele o�ene Fragen beinhaltet. Blazare sind die
variabelsten Vertreter dieser Objekte. Bis jetzt konnte nicht geklärt werden, wie
die Variabilität dieser Objekte zustande kommt.

PKS 2155-304 ist einer der hellsten Blazare. In mehreren kürzeren Beobach-
tungskampagnen wurde die Variabilität der Emission in unterschiedlichen Wellen-
längenbereichen untersucht. Bisherige Langzeitbeobachtungen konnten nur wenig
aussagekräftige Ergebnisse liefern, weil es bisher keine Langzeitlichtkurven genü-
gender Qualität gab. Mit den Daten des Robotic Optical Transient Search Expe-
riments (ROTSE) steht eine detaillierte optische Langzeitlichtkurve zur Verfü-
gung, für die eine Variabilitätsanalyse signi�kante Ergebnisse verspricht. In dieser
Arbeit wird die optische Lichtkurve von PKS 2155-304 nach Periodizitäten hin
untersucht. Des Weiteren wird geprüft, ob die Variabilität durch stochastische
Prozesse zustande kommen kann.

In Kapitel 1 werden der Aufbau von aktiven Galaxien und die für sie we-
sentlichen Strahlungserzeugenden Prozesse vorgestellt. Es werden Modelle für die
Variabilität erläutert, womit die Zeitreihenanalyse motiviert ist.

In Kapitel 2 wird das ROTSE-Teleskopsystem beschrieben, das die Daten für
diese Arbeit geliefert hat.

Kapitel 3 stellt PKS 2155-304 vor und fasst bisherige Untersuchungen der Va-
riabilität zusammen. Zudem werden dort Langzeitlichtkurven von unterschiedli-
chen Wellenlängenbereichen miteinander verglichen.

Die Zeitreihenanalyse dieser Arbeit wird in Kapitel 4 beschrieben. Dort wer-
den die statistischen Methoden vorgestellt und die Ergebnisse präsentiert. Die für
die Analyse geschriebenen IDL-Programme werden in Anhang A vorgestellt.
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6 INHALTSVERZEICHNIS

In Kapitel 5 werden die Ergebnisse der Arbeit zusammengefasst und bewertet.
Anschlieÿend wird ein Ausblick auf weitere mögliche Arbeiten auf diesem Gebiet
gegeben.



Kapitel 1

Von der Physik aktiver galaktischer

Kerne

Bei etwa einer von 1000 Galaxien stammt der gröÿte Teil der elektromagnetischen
Emission aus einer zentralen Region (Malkan et al., 1998), die nicht aufgelöst wer-
den kann. Diese kompakte Region kann um ein Vielfaches heller sein, als der Rest
der Galaxie. Diese Galaxien emittieren vergleichsweise sehr intensive Infrarot-,
Radio-, Röntgen- und sogar Gamma-Strahlung. Ihr breitbandiges elektromagne-
tisches Spektrum weicht also deutlich von dem Spektrum einer herkömmlichen
Galaxie ab, deren Licht von dem thermischen Leuchten ihrer Sterne herrührt.

Zudem ist der Strahlungs�uss dieser weit entfernten Galaxien nicht zeitlich
konstant, sondern unterliegt gewaltigen, teils raschen Veränderungen in allen Wel-
lenlängenbereichen (Ulrich et al., 1997). Die Flüsse können um bis zu einen Faktor
≈ 70 variieren (Ulrich et al., 1997). Schwankungen mit kleinen Amplituden �nden
auf kleinen Zeitskalen in Gröÿenordnungen von einem Tag (Edelson et al., 1996)
bis hin zu Minuten (Aharonian & H.E.S.S. Collaboration, 2007) statt. Schwan-
kungen mit groÿen Amplituden �nden auf gröÿeren Zeitskalen bis hin zu Jahren
statt (Hughes et al., 1992). Aufgrund der Variabilität wird eine solche Galaxie
aktive Galaxie und ihr Zentrum aktiver galaktischer Kern genannt. Letztere Be-
zeichnung wird mit AGN (engl. Active Galactic Nucleus) abgekürzt.

1.1 Aufbau

AGN ist ein Oberbegri� für eine Reihe von Galaxie-Arten. Im Folgenden wird das
weitgehend akzeptierte vereinheitlichende Modell für AGNs nach Urry & Padova-
ni (1995) vorgestellt, in dem die unterschiedlichen Arten im Grunde den gleichen
Aufbau haben. Um sofort einen Eindruck von diesen Objekten zu vermitteln,
�ndet sich in Abbildung 1.1 eine künstlerische Darstellung eines AGN.

Bei der Klassi�zierung unterscheidet man zwischen radio-lauten und radio-
leisen AGNs, d.h. AGNs mit groÿem bzw. kleinem Fluss im Radiobereich. Radio-
laut bedeutet, dass der Radio-Fluss bei 5GHz mindestens zehnmal gröÿer ist,

7



8 KAPITEL 1. VON DER PHYSIK AKTIVER GALAKTISCHER KERNE

Abbildung 1.1: Künstlerische Darstellung eines aktiven galaktischen Kerns
(http://photojournal.jpl.nasa.gov/catalog/PIA08696). Ein extrem helles scheiben-
artiges Zentrum ist von einem undurchsichtigen Torus umgeben. Aus dem Zentrum entspringt
ein leuchtender Strahl, der Jet genannt wird.

als der optische Fluss im blauen, genauer im B-Band (Bessell, 2005). Weitere
Kriterien sind das Vorhandensein von Emissions- und Absorptions-Linien mit
Äquivalenzbreiten > 5Å im Spektrum, die Leuchtkraft, sowie die Morphologie
von Radio-Jets. In Tabelle 1.1 sind die AGN-Arten aufgeführt.

Die groÿe Variabilität und das breitbandige Spektrum einer aktiven Galaxie
können nicht vom Leuchten der Sterne kommen, denn diese leuchten zusammen-
genommen nahezu konstant mit Schwarzkörperspektren, die keine Beschreibung
von AGN-Spektren liefern. Es muss also eine stark veränderliche Strahlungsquelle
im Zentrum geben, die viel heller als das Licht der Sterne ist. Emissionen hoch-
energetischer Photonen und Radiostrahlung haben einen so groÿen Anteil an der
Gesamtemission, dass eine thermische Quelle unwahrscheinlich ist.
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Art Radio Linien weitere Eigenschaften
BAL Quasar Broad
Absorption Line

Quasar

leise breite Absorptions-
Linien

Infrarot Quasar leise schmale
NELG Narrow-

Emission-Line

X-ray Galaxie

leise schmale

QSO Quasi-Stellar

Object

leise schmale und breite Ähnlich wie Seyfert I/II, weit entfernt,
Galaxie nicht au�ösbar, Kern über-
strahlt Galaxie

Seyfert I leise schmale und breite Leuchtschwach, Galaxie au�ösbar,
Spektrum nicht sternartig

Seyfert II leise schmale Wie Seyfert I
BL Lac-Objekt BL

Lacertae-Objekt

laut keine oder sehr
schwache, d.h.
Äquivalenzbreite
< 5Å

Polarisiertes Licht, glattes Spektrum,
hohe Variabilität

BLRG Broad-Line

Radio Galaxy

laut schmale und breite Leuchtschwacher Quasar

FSRQ Flat Spec-

trum Radio Quasar

laut schmale und breite,
im Spezialfall keine

Sehr leuchtkräftiger Quasar. Flaches
Spektrum im Radio. Im Spezialfall wie
BL Lac, jedoch mit hellerem unter-
schiedlichen Spektrum im Optischen

NLRG - FR I
Narrow-Line Radio

Galaxy - Fanaro�-

Riley type I

laut schmale Symmetrische Radio-Jets mit abfallen-
der Intensität bei zunehmender Entfer-
nung vom Kern

NLRG - FR II
Narrow-Line Radio

Galaxy - Fanaro�-

Riley type II

laut schmale Im Vergleich zu FR I leuchtkräfti-
ger und radio-lauter, Radio-Jets stärker
kollimiert

SSRQ Steep Spec-

trum Radio Quasar

laut schmale und breite Leuchtkräftiger Quasar. Steiles anstei-
gendes Spektrum im Radio.

Tabelle 1.1: Die unterschiedlichen Arten von aktiven Galaxien. Im Spezialfall hat ein FSRQ
die gleichen Eigenschaften wie ein BL Lac-Objekt. Solche FSRQs und die BL Lac-Objekte
nennt man Blazar. Bei Seyfertgalaxien gibt es Zwischenstufen, wie z.B. Seyfert I.5, bei denen
nur einige der breiten Linien vorhanden sind, die bei einer Seyfert I auftauchen.
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Das supermassive schwarze Loch

Aus den Bewegungen der Sterne und Gaswolken nahe dem Zentrum ergibt sich
eine sehr groÿe kompakte Masse für den Kern. So ergibt sich z.B. aus den dopp-
lerverbreiterten Linien der Broad Line Region hohe relative Geschwindigkeiten
(siehe unten) von den sich dort be�ndenden Gaswolken. Kennt man den Abstand
der Wolken zum Zentrum, so lassen sich der Kepler-Orbit und damit die Masse
des Zentrums abschätzen.

In Röntgenbeobachtungen von AGNs �ndet man Eisen�uoreszens-Linien, die
aus dem innersten stabilen Orbit um die Zentralregion emittiert werden. Die dor-
tige Materie rotiert schnell um eine zentrale Masse, wodurch sich die Linie in eine
blau- und eine rotverschobene aufspaltet. Die blauverschobene Linie stammt von
Materie, die sich aufgrund der Rotation auf den Beobachter zubewegt, die rotver-
schobene stammt von sich wegbewegender Materie. Durch relativistische Dopp-
lerverstärkung (siehe Abschnitt 1.2) ist die blauverschobene Linie intensiver als
die rotverschobene. Zudem unterliegen beide Linien gravitativer Rotverschiebung.
Aus all diesen Eigenschaften lassen sich die Umlaufgeschwindigkeit des innersten
Orbits und das Gravitationspotenzial abschätzen.

Daraus lässt sich schlieÿen, dass sich im Zentrum einer aktiven Galaxie ein
supermassives schwarzes Loch be�ndet (Marconi, 2002). Es hat eine Masse M von
107 bis 1010 Sonnenmassen M� (Kollmeier et al., 2006). Der Schwarzschild-Radius
eines nicht rotierenden schwarzen Loches ist

Rs = 2
G M

c2
≈ 295 000

M

M�
cm ≈ 1,97 · 10−8 M

M�
AE , (1.1)

wobei G die Gravitationskonstante und c die Lichtgeschwindigkeit ist. Entspre-
chend liegt der Schwarzschild-Radius eines schwarzen Loches im AGN zwischen
0, 2 und 200AE.

Auch für unsere Milchstraÿe gibt es deutliche Hinweise für die Existenz eines
supermassiven schwarzen Loches im Zentrum (Reid, 2009). Es scheint jedoch
nicht aktiv zu sein. Seine Masse ist etwa 4 · 106 M�.

Der schematische Aufbau eines AGNs ist links in Abbildung 1.2 dargestellt.

Die Akkretionsscheibe

Um das schwarze Loch be�ndet sich eine optisch dichte Scheibe aus Gas. Sie
rotiert di�erenziell und wird Akkretionsscheibe genannt. Das schwarze Loch ak-
kretiert, d.h. sammelt Materie aus dieser Scheibe an. Die Materie bewegt sich auf
Keplerbahnen. Auf inneren Bahnen rotiert die Materie schneller als auf äuÿeren.
Die Materie in der Akkretionsscheibe hat eine Viskosität. Die innere Reibung hat
jedoch keinen molekularen Ursprung, sondern resultiert aus hydrodynamischen
oder magnetohydrodynamischen Turbulenzen. Die Rotationsgeschwindigkeit der
Materie verringert sich auf inneren Bahnen und erhöht sich auf äuÿeren. Dadurch
wir Drehimpuls nach auÿen getragen, und die Materie stürzt wie in einem Strudel
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Abbildung 1.2: Links: Schematischer Aufbau eines AGN. Im Zentrum be�ndet sich
das supermassive schwarze Loch. Es ist umgeben von der Akkretionsscheibe, die von
einer Korona umgeben ist. Das ganze wird von einem undurchsichtigen Torus bestehend
aus Gas und Staub umschlossen. Aus dem Zentrum entspringen zwei Jets, die senkrecht
zur Galaxieebene verlaufen. Nah beim Zentrum be�ndet sich die Broad Line Region,
weiter entfernt die Narrow Line Region. Rechts: Abhängigkeit des AGN-Typs vom Beob-
achtungswinkel, basierend auf einer Darstellung von Aurore Simonnet, Sonoma State University
(http://www.nasa.gov/centers/goddard/news/topstory/2007/active_galaxy.html).

in Richtung des schwarzen Loches (Netzer, 2006). Das Abführen des Drehimpul-
ses funktioniert umso besser, je dünner die Akkretionsscheibe ist. Damit steigt
auch die Akkretionsrate, sprich die Masse der akkretierten Materie pro Zeit.

Damit Akkretion statt�nden kann, muss die Gravitationskraft auf die Mate-
rie gröÿer sein, als die Gegenkraft, die durch den Strahlungsdruck auf sie wirkt
(Netzer, 2006). Für vollständig ionisierte Materie und eine konstante Akkretions-
rate ergibt sich eine Obergrenze für die Leuchtkraft aus dem Zentrum. Sie wird
�Eddington-Leuchtkraft� LEdd genannt und hängt von der Masse M des schwar-
zen Loches ab:

LEdd ≈ 1,5 · 1038 M

M�

erg
s

. (1.2)

Um die Eddington-Leuchtkraft zu erzeugen, muss die Akkretionsrate gleich der
�Eddington-Akkretionsrate�

ṀEdd ≈
LEdd

η c2
(1.3)

sein. Dabei ist η die E�zienz, mit der Gravitationsenergie in elektromagnetische
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Strahlung umgewandelt wird. Durch die turbulente Reibung entsteht eine enor-
me Wärme. Die Temperatur in der Scheibe ist nicht überall gleich, sondern ist
abgängig vom Abstand r zum Zentrum. Sie ist

T (r) ≈ 6,3 · 105

(
Ṁ

ṀEdd

)1/4 (
M

108M�

)−1/4 (
r

RS

)−3/4

K (1.4)

(Peterson, 1997). Die Scheibe wird also nach innen hin wärmer, womit auch der
Ionisierungsgrad ansteigt. Durch die hohe Temperatur emittiert sie Licht im Op-
tischen bis Ultravioletten. Dieser Beitrag zum Spektrum wird big blue bump ge-
nannt.

Oberhalb und unterhalb der Akkretionsscheibe be�ndet sich ionisiertes Gas,
das mit 108 K heiÿer als die Akkretionsscheibe ist. Es emittiert Linien im Röntgen
und wird Korona genannt.

Die Broad Line Region

In einer Entfernung von bis zu einem Parsec ist das Zentrum mit der so genannten
Broad Line Region umgeben. Der Name kommt von stark dopplerverbreiterten
Emissionslinien, die aus dieser Region stammen. Die entsprechende Tempera-
tur für eine derartige Dopplerverbreiterung thermischen Ursprungs wäre so groÿ,
dass Atome nicht stabil existieren könnten. Deshalb vermutet man in dieser Re-
gion Wolken aus Gas und Staub, die sich mit hohen Geschwindigkeiten von 3000
bis 10 000 km/s relativ zueinander bewegen. Durch das Strahlungsfeld von etwa
109 erg s−1 cm−2 aus dem Zentrum sind ihre Ober�ächen ionisiert bzw. angeregt.
Etwa 10% der ionisierenden Strahlung aus dem Zentrum wird von der Broad Line
Region absorbiert.

Die Narrow Line Region

3 kpc vom Zentrum entfernt be�ndet sich die sehr helle so genannte Narrow Line
Region. Dort be�nden sich Wolken aus Gas und Staub, die einem Strahlungs-
feld von 102 erg s−1 cm−2 ausgesetzt sind. Sie emittieren schmalere Linien als die
Broad Line Region. Die Breite resultiert aus relativen Geschwindigkeiten von etwa
500 km/s. Nur etwa 1 bis 10% der ionisierenden Strahlung aus dem Zentrum wird
absorbiert. Die Narrow Line Region ist optisch dünner als die Broad Line Region
und emittiert im Gegensatz zu ihr intensive Linien von verbotenen Übergängen,
die durch Stöÿe induziert werden. Das Verhältnis zwischen dem Volumen, das
Linien emittierendes Materie enthält, zum Vakuum-Volumen ist etwa 10−7.

Der Torus

Um das Zentrum herum be�ndet sich zwischen 1 und 100 pc ein relativ kalter,
optisch dichter Torus aus Staub. Der Torus wird durch die Strahlung der Akkre-
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tionsscheibe permanent aufgeheizt und emittiert Infrarotstrahlung. Zudem stellt
er das Reservoir dar, das die Akkretionsscheibe mit Materie versorgt.

Der Jet

Senkrecht zur Akkretionsscheibenebene verläuft der Jet, der vom Zentrum aus
einige hundert kpc aus der Galaxieebene reicht1. Er emittiert ein glattes Spektrum
zwischen Radio- und Röntgenstrahlung. Es ist nicht genau bekannt, woraus sich
der Jet zusammensetzt und wie er entsteht.

Es wird vermutet, dass ionisiertes Gas oberhalb der Akkretionsscheibe von
dem starken magnetischen Feld der rotierenden Scheibe mitgerissen und zu ei-
nem Jet kollimiert wird (Rees, 1984). Die Energiequelle für diese Beschleunigung
kommt aus der Scheibe. Es wird vermutet, dass 90 % der durch Akkretion freige-
wordenen potenziellen Energie in den Jet �ieÿt, so dass nur noch maximal 10 % in
Form von elektromagnetischer Strahlung von der Scheibe abgegeben wird. Nach
Gleichung (1.3) führt diese kleinere E�zienz für die Strahlungserzeugung η zu
einer gröÿeren maximalen Akkretionsrate ṀEdd, da ein kleinerer Strahlungsdruck
der Akkretion entgegenwirkt.

Bei einem weiteren favorisierten Mechanismus wird die Rotationsenergie des
schwarzen Loches durch Magnetfeldlinien abtransportiert, die aus dem schwar-
zen Loch kommen. Sie beschleunigen Elektronen (und Positronen) und übertra-
gen so Drehimpuls des schwarzen Loches auf die Teilchen (Blandford, 2001a,b).
Das schwarze Loch verliert dadurch Drehimpuls. Die Rotationsenergie eines ro-
tierenden schwarzen Loches stellt einen enormen Energievorrat dar. Ein ähnlicher
Mechanismus wird bei der Jet-Entstehung von Pulsaren vermutet, die keine Ak-
kretionsscheibe haben.

Der Jet besteht in diesen Modellen aus relativistischen geladenen Teilchen,
vermutlich Elektronen, Positronen und Protonen. Als Beschleunigungsmechanis-
mus wird Fermi-I Schockbeschleunigung angenommen (Rieger et al., 2007). Die
dabei beschleunigten Teilchen unterliegen einer Energieverteilung N(E), die pro-
portional zu E−2 ist.

Vereinheitlichendes Modell

Im vereinheitlichenden Modell wird angenommen, dass die Orientierung eines
AGNs relativ zum Beobachter entscheidend für sein Erscheinungsbild ist. In Ab-
bildung 1.2 rechts ist gezeigt, welchen AGN-Typ ein Beobachter in Abhängigkeit
vom Blickwinkel sieht. Beträgt der Winkel zwischen Jet und Sichtlinie etwa 90◦,
so ist die Akkretionsscheibe und die Broad Line Region vom Torus verdeckt, der
Jet und die Narrow Line Region ist jedoch sichtbar. Im Spektrum be�nden sich
also nur schmale Emissionlinien. Ein solches Objekt wird Typ 2-AGN genannt.

1Zum Vergleich hat die Galaxis - so wird unsere Galaxie genannt - einen Durchmesser von
etwa 30 kpc und eine Höhe von etwa 1 kpc
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Ist dagegen der Winkel kleiner, so wird ebenfalls die Broad Line Region sichtbar,
und im Spektrum be�nden sich zusätzliche breite Emissionslinien. In diesem Fall
spricht man von einem Typ 1-AGN. Bei einem Typ 0-AGN blickt der Beobachter
direkt in den Jet hinein. In diesem Fall ist das Spektrum durch die Emission des
Jets dominiert und es �nden sich keine Emissionslinien mit Äquivalenzbreiten
> 5Å im Spektrum.

In Tabelle 1.3 sind die unterschiedlichen AGN-Arten nach ihrer Typenzuge-
hörigkeit, sprich Beobachtungswinkel angeordnet. Zudem sind sie in zwei Grup-
pen von radio-leisen und radio-lauten AGNs eingeteilt. Es wird vermutet, dass
mit zunehmendem Drehimpuls des schwarzen Loches eine stärkere Radioemission
einhergeht. Die Unterschiede der Arten resultieren also aus zwei Parametern: dem
Winkel, unter dem ein Beobachter den AGN betrachtet und dem Drehimpuls des
schwarzen Loches.

Seyfert I

IR Quasar

Seyfert II

QSO BAL

BLRG

SSRQ

FSRQ

NLRG − FR I

NLRG − FR II

Blazar − BL Lac

Blazar − FSRQ

NELG

Typ 2 Typ 1 Typ 0

schmale Linien breite Linie:

radio−leise:

radio−laut:

abnehmender Beobachungswinkel zur Galaxieachse

D
rehim

puls des schw
arzen Loches

Abbildung 1.3: �Periodensystem� der AGNs nach Urry & Padovani (1995). Nach rechts nimmt
der Winkel zwischen Sichtlinie des Beobachters und Galaxie-Achse ab. Das Vorhandensein von
breiten Linien hängt also von diesem Winkel ab. Bei Blazaren ist der Winkel nahezu null.
Nach unten nimmt der Drehimpuls des zentralen schwarzen Loches zu, damit geht auch eine
steigende Radioemission einher. In jeder Gruppierung sind die AGN-Arten nach Leuchtkraft
sortiert aufgetragen.

Diese Arbeit beschäftigt sich mit dem BL Lac-Objekt PKS 2155-304. BL
Lac-Objekt ist die Kurzform von BL Lacertæ-Objekt. BL Lac ist der Name eines
Objektes, das bei seiner Entdeckung fälschlicher Weise als unregelmäÿig variabler
Stern klassi�ziert wurde. BL ist ein üblicher Namenszusatz für veränderliche Ster-
ne. Lac stammt vom Sternbild Eidechse (Lacerta). Später wurde festgestellt, dass
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es sich bei BL Lac um eine Radioquelle handelt (Schmitt, 1968). BL Lac wurde
also zum Namensgeber für eine ganze Art von Objekten, den BL Lac-Objekten.

1.2 Emissionsmodell

Im Folgenden wird die Jet-dominierte Emission von BL Lac-Objekten beschrie-
ben. BL Lac Objekte und einige FSRQs, die ähnliche Eigenschaften wie BL Lac-
Objekte haben, werden Blazare genannt. Blazar ist ein Kunstwort, zusammenge-
setzt aus �BL Lac� und dem englischen Verb �to blaze�, das �au�ammen, brennen,
funkeln, lodern� bedeutet. Das ist insofern passend, als dass Blazare die varia-
belsten von allen AGNs sind. Zudem gibt es eine phonetische Ähnlichkeit mit
Quasar.

Relativistische E�ekte

In dem Jet bewegt sich die Materie mit ultrarelativistischen Geschwindigkeiten
vom Zentrum weg. Das kann an Jet-Komponenten beobachtet werden, die sich
scheinbar mit bis zu zehnfacher Lichtgeschwindigkeit auseinander bewegen (Kel-
lermann et al., 2007). Dieses Phänomen ist mit der speziellen Relativitätstheorie
vereinbar. Es wurde bereits von Rees (1966); Blandford et al. (1977) in Radio-
quellen vermutet.

Es kann zustande kommen, wenn sich ein Objekt, z.B. eine Komponente vom
Jet, mit relativistischer Geschwindigkeit unter dem Winkel θ zur Sichtlinie auf
den Beobachter zu bewegt. Der Beobachter sieht nur die projizierte Bewegung
senkrecht zur Sichtlinie, sprich die transversale Geschwindigkeit vT. Sie ist in
Einheiten der Lichtgeschwindigkeit:

βT =
vT
c

=
β sin θ

1− β cos θ
. (1.5)

Dabei sind c die Lichtgeschwindigkeit und β = v/c die wahre Geschwindigkeit.
Für eine Herleitung siehe Peterson (1997). Bewegt sich z.B. ein Objekt mit β =
0,9 unter dem Winkel θ = 30◦ auf den Beobachter zu, so scheint es sich mit
βT = 2,04 transversal zu bewegen.

Es ist weitgehend akzeptiert, dass sich in AGN-Jets ganze Regionen mit rela-
tivistischen Geschwindigkeiten bewegen. Für die emittierte Strahlung aus diesen
Regionen hat das gravierende Konsequenzen. Und zwar wird die Strahlung in
Bewegungsrichtung dopplerverstärkt, wodurch die spektrale Flussdichte in diese
Richtung um einen Faktor δn mit n ≥ 3 zunimmt (Rieger, 2004). Dabei ist

δ =
1

γ (1− β cos θ)
(1.6)

der relativistische Dopplerfaktor. γ = 1/
√

1− β2 ist der Lorentzfaktor der emit-
tierenden Region und ist bei Blazaren typischerweise γ ≈ 5 . . . 15. Ein Photon
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aus der Emissionsregion mit der Frequenz νEm erscheint dem Beobachter zu einer
höheren Frequenz νObs verschoben:

νObs = δ νEm . (1.7)

Auch für die Variabilität kann es Folgen haben. Bewegt sich die Emissionsre-
gion mit relativistischen Geschwindigkeiten auf den Beobachter zu, so erscheinen
Veränderungen im Fluss schneller vonstatten zu gehen, als sie im Ruhesystem
der Emissionsregion geschehen. Die Zeitskalen verkürzen sich. Eine periodische
Veränderungen mit der Periode P im Ruhesystem der Emissionsregion erscheint
dem Beobachter mit einer verkürzten Periode PObs. Das Verhältnis ist bei blazar-
typischen Lorentzfaktoren

P ≈ γ2

1 + z
PObs , (1.8)

wobei z die kosmische Rotverschiebung des Blazars ist (Rieger, 2004).

Strahlungserzeugende Prozesse im Jet

Teile des Jets bewegen sich mit relativistischen Geschwindigkeiten. Da nur Elek-
tronen, Positronen und Protonen im Jet erwartet werden, sind die wesentlichen
strahlungserzeugenden Prozesse Synchrotronstrahlung von Elektronen, Positro-
nen und Protonen, inverse Compton-Streuung und Kaskaden ausgelöst von rela-
tivistischen Protonen.

In Abbildung 1.4 sind die Emissionsregionen in einem AGN dargestellt. Im
Jet sind die strahlungserzeugenden Prozesse skizziert, die man dort erwartet. Wo
im Jet diese Prozesse statt�nden ist noch nicht geklärt. Abgesehen davon gibt
es noch die bereits erläuterte Emission der Akkretionsscheibe, ihrer Korona, der
Narrow Line Region, der Broad Line Region und des Torus. Dabei handelt es sich
im Wesentlichen um thermische Prozesse.

Synchrotronstrahlung (SS): Im optischen und infratroten Licht von Blaza-
ren konnte eine Polarisation gemessen werden (Brindle et al., 1986), die ein Hin-
weis auf Synchrotronstrahlung ist. Bewegt sich ein geladenes Teilchen in einem
Winkel gröÿer null zu den Feldlinien eines Magnetfeldes, so wird es abgelenkt und
emittiert polarisierte elektromagnetische Strahlung, die Synchrotronstrahlung ge-
nannt wird.

Die Synchrotronstrahlung eines Elektrons (oder Positrons) hängt von drei
Gröÿen ab: dem Lorentzfaktor γ = 1/

√
1− β2 des Teilchens, dem Magnetfeld B,

durch das es sich bewegt und dem Winkel α zwischen Bewegungsrichtung und
den magnetischen Feldlinien. Für eine detaillierte Beschreibung sei auf Worrall &
Birkinshaw (2006) verwiesen. Für monoenergetische geladene Teilchen der Masse
m und Ladung q ist die charakteristische Frequenz de�niert durch:

νc =
3

4 π
· q

m

[
γ2 sin α

]
B . (1.9)
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Das Maximum des Synchrotronspektrums liegt bei 0,29 νc. Wegen γ = E
mc2

ist
das Verhältnis der charakteristischen Frequenzen für Protonen und Elektronen
gleicher Energie

νc,e
νc,p

=

(
mp

me

)3

. (1.10)

Für Elektronen (Positronen) ergibt sich mit B in der Einheit Gauÿ

νc,e ≈ 4,2
[
γ2 sin α

] B

G
MHz (1.11)

und für Protonen

νc,p ≈ 2,3
[
γ2 sin α

] B

G
kHz . (1.12)

Die Energie eines Photons ist εc = hνc. Für den Lorentzfaktor gilt γ = E
mc2

, wobei
E die Energie des Teilchens ist. Damit ist die Energie εc der Photonen bei der
charakteristischen Frequenz gleich

εc,e ≈ 6,7 · 10−20

[(
Ee

eV

)2
B

G
sin α

]
eV (1.13)

für Elektronen und

εc,p ≈ 1,1 · 10−29

[(
Ep

eV

)2
B

G
sin α

]
eV (1.14)

für Protonen.
Es ist also für Protonen ein gröÿeres Magnetfeld bzw. eine gröÿere Energie

als für Elektronen notwendig, um das gleiche Spektrum zu emittieren. Dennoch
wird vermutet, dass die Photonen sehr hoher Energie im TeV-Bereich aus dem
Jet durch Proton-Synchrotronstrahlung erzeugt werden (Aharonian, 2000). Die
Protonen müssen dafür eine extrem hohe Energie von E ≥ 1019 eV haben und die
Magnetfelder müssen groÿ sein B ≈ 30 . . . 100G. Es wird angenommen, dass die
geladenen Teilchen im Mittel durch ein isotropes Magnetfeld �iegen.

Monoenergetische geladene Teilchen geben ihre Energie in einem relativ brei-
ten Spektrum ab. Als Energieverteilung werden Potenzgesetze mit Modellpara-
metern αe bzw. αp angenommen. Für Elektronen wird üblicher Weiser

Ne(E) ∼ E−αe (1.15)

angenommen. Für Protonen wird standardmäÿig ein Potenzgesetz mit exponen-
tiellem Abbruch

Np(E) ∼ E−αp exp (−E/E0) (1.16)

angenommen.
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Abbildung 1.4: Die Emissionsregionen eines AGN. Die Entfernungsskala ist in der Einheit
von Schwarzschild-Radien des schwarzen Loches angegeben. Die gewellten Pfeile symbolisieren
Photonen. Die heiÿe Akkretionsscheibe emittiert ein thermisches Spektrum, das von blauem bis
ultraviolettem Licht dominiert ist. Die Korona ist ionisiert und emittiert Röntgen-Linien. Der
Torus, aufgeheizt durch das Strahlungsfeld, strahlt Infrarot. Die Narrow und Broad Line Region
emittieren verbreiterte Linien. Im oberen Jet sind die strahlungserzeugenden Prozesse skizziert,
die von relativistischen Elektronen (Positronen) ausgelöst werden. Sie erzeugen Synchrotron-
strahlung von Radio bis Röntgen. Durch den inversen Compton-E�ekt wird Gammastrahlung
erzeugt. Diese beiden E�ekte sind indirekt im SSC-Modell voneinander abhängig. Im unteren
Jet sind die strahlungserzeugenden Prozesse skizziert, die von primären Protonen ausgelöst
werden können. Das sind Kaskaden, die bei der Kollision mit einem Photon ausgelöst werden
und Synchrotronstrahlung.
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Inverser Compton-E�ekt (IC): Der inverse Compton-E�ekt, ist ein lorentz-
transformierter Compton-E�ekt im Ruhesystem des Elektrons. Im Ruhesystem
des Beobachters bewegt sich das Elektron mit relativistischer Geschwindigkeit
durch ein Feld von Photonen niedriger Energie, die z.B. von den Sternen der Ga-
laxie, von der Narrow Line Region oder von der kosmischen Hintergrundstrahlung
kommen. Das Photonenfeld ist im Ruhesystem des Elektrons zu höheren Ener-
gien dopplerverschoben. Es �ndet ein Compton-E�ekt mit dem hier ruhenden
Elektron statt. Das Photon gibt einen groÿen Teil seines Impulses an das Elek-
tron ab. Diese Impulsänderung führt dazu, dass im Ruhesystem des Beobachters
das Compton-Photon Energien in der Gröÿenordnung von TeV hat. Da das Pho-
tonenfeld hier nicht aus dem Jet stammt, wird der E�ekt in einem AGN auch
externer inverser Compton-E�ekt (EC) genannt.

Ein Photon mit der Frequenz ν0 hat nach dem inversen Compton-E�ekt eine
mittlere Frequenz

νIC =
4

3
γ2 ν0 , (1.17)

wobei γ der Lorentzfaktor des Elektrons (Positrons) ist.

Sychrotron-selbst-Compton-E�ekt (SSC): Das Photonenfeld für den in-
versen Compton-E�ekt muss nicht extern sein, sondern kann auch im Jet durch
Synchrotronstrahlung von den Elektronen selbst erzeugt werden. Es kommt in
diesem Fall zur Compton-Streuung zwischen Elektronen und Synchrotronphoto-
nen, die von den Elektronen der gleichen Population erzeugt wurden. Dies nennt
man Synchrotron-selbst-Compton-Streuung (SSC-Streuung). Auch hier sei für ei-
ne Zusammenfassung auf Worrall & Birkinshaw (2006) verwiesen.

Sowohl bei der Synchrotronstrahlung als auch bei der inversen Compton-
Streuung, ist die Lage des Maximums des erzeugten Spektrums von der Energie
der Elektronen abhängig. Deshalb hängen die beiden Spektren indirekt vonein-
ander ab. In Abschnitt 3.2 wird das anhand der spektralen Energieverteilung der
Emission von PKS 2155-304 verdeutlicht.

Proton-Induzierte Kaskaden (PIK): Bei der Wechselwirkung eines relati-
vistischen Protons mit einem Photon kann eine hadronischen Kaskade ausge-
löst werden (Mannheim & Biermann, 1989). Dabei entsteht ein neutrales Pion,
das in zwei Gamma-Photonen zerfällt. Diese können wiederum elektromagne-
tische Sub-Kaskaden erzeugen, wobei Elektron-Positron-Paare gebildet werden.
Diese erzeugten Teilchen geben Synchrotronstrahlung ab, wobei weitere Gamma-
/ und Röntgen-Photonen entstehen. Es wird vermutet, dass ultra hochenergeti-
sche Gamma-Photonen mit Energien im PeV-Bereich durch diese Prozesse erzeugt
werden.
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1.3 Motivation der Zeitreihenanalyse

Woher die Variabilität der Emission von AGNs kommt, ist eine weitgehend unbe-
antwortete Frage. Es gibt allerdings eine Reihe von Erklärungsversuchen, die hier
kurz beschrieben werden. In einigen Modellen kommt es zu periodischen Verän-
derungen des Flusses, bei anderen ist die Variabilität ein stochastischer Prozess.
Diese Modelle sind miteinander vereinbar, so dass beide Aspekte in der Variabi-
lität auftauchen können.

Die Untersuchung der Lichtkurven von Blazaren nach Periodizitäten kann also
helfen zu entscheiden, welche Modelle realistisch sind und welche nicht.

Grundsätzlich gibt es zwei Parameter, die den beobachteten Fluss beein�us-
sen. Das sind erstens die Erzeugung der Strahlung und zweitens die Bewegungs-
richtung der Emissionsregionen im Jet relativ zur Sichtlinie, wovon nach Glei-
chung (1.6) die Dopplerverstärkung und damit die Helligkeit abhängt.

1.3.1 Periodische Veränderungen der Helligkeit

Die Ausrichtung des Jets muss nicht mit der Zeit konstant bleiben. In den AGNs
BL Lac und 3C 345 wurden Merkmale des Radio-Jets unter Winkeln beobachtet,
die sich mit der Zeit fortlaufend veränderten. Dies wurde als Änderung der Jet-
Ausrichtung interpretiert (Klare et al., 2005; Stirling et al., 2003; Villata et al.,
2006). Eine solche Änderung könnte von Rotations- oder Präzessionsbewegungen
des Systems kommen. Zensus et al. (1988) und Ste�en et al. (1995) konnten Jet
Komponenten beobachten, die sich auf spiralförmigen Bahnen bewegten.

Die Änderung des Winkels hat direkten Ein�uss auf die Dopplerverstärkung,
was zu einer Veränderung der Helligkeit führt. Wie in Rieger (2004) beschrie-
ben, gibt es drei E�ekte, die die Ausrichtung periodisch beein�ussen können,
wovon zwei die Präsenz eines zweiten schwarzen Loches voraussetzen. Letzteres
ist dadurch motiviert, dass periodische Veränderungen der Helligkeit in binären
Röntgendoppelsternsystemen beobachtet wurden, bei denen ein Partner das ein
schwarzes Loch ist (Psaltis, 2004).

1. Kurze Periodizitäten von weniger als zehn Tagen können aufgrund der Ei-
genrotation des Jets entstehen. Im rotierenden Jet bewegen sich die emittie-
renden Regionen auf spiralförmigen Bahnen. Dabei ändert sich der Winkel
zwischen Beobachter und Bewegungsrichtung periodisch.

2. Existiert im Zentrum neben dem supermassiven schwarzen Loch ein weiteres
schwarzes Loch, so rotieren beide auf nahezu kreisförmigen Bahnen umein-
ander und bilden ein so genanntes binäres System (Rieger, 2006, 2007).
Die Entstehung solcher Systeme wird bei der Verschmelzung zweier Spiral-
Galaxien mit jeweils einem schwarzen Loch zu einer elliptischen Riesen-
Galaxie erwartet. Dieses Bild wird dadurch untermauert, dass Galaxien
von Blazaren vermutlich elliptisch sind (Kotilainen et al., 1998).
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Im Modell rotiert das schwarze Loch. Steht es unter dem Ein�uss eines
sekundären (kleineren), so kommt es zu Präzessionsbewegungen. Dabei be-
wegt sich die Projektion der Rotationsachse auf einer Kreisbahn. Diese Ro-
tation ist jedoch um einiges langsamer als die Rotation des schwarzen Lo-
ches. Die Emissionsregion im Jet bewegt sich dann auf einer spiralförmigen
Bahn und verändert ihre Bewegungsrichtung relativ zum Beobachter pe-
riodisch. Die beobachtete Periode beträgt mindestens 100 Tage, wenn der
Lorentzfaktor sehr hoch ist. Wahrscheinlicher sind aber Perioden gröÿer als
ein Jahr. (Begelman et al., 1980).

3. Die Emissionsregionen des Jets können von dem umrundenden schwarzen
Loch angezogen werden. Das zwingt sie auf spiralförmige Bahnen mit einer
Winkelgeschwindigkeit, die dem Kepler-Orbit entspricht. Ihre Bewegungs-
richtung ändert sich also periodisch. Dies führt zu einer nach (1.8) relati-
vistisch verkürzten beobachteten Periode gröÿer als zehn Tage.

Abgesehen vom Jet, kann die Akkretionsscheibe beein�usst werden. Liegt der
Orbit des sekundären schwarzen Loches nicht in der Ebene der Akkretionsscheibe,
so kann es je Umrundung mit der Periode PK je zweimal die Scheibe durchwan-
dern. Dies kann einen periodischen E�ekt auf die Akkretionsrate bzw. Emission
haben. Die beobachtete Periode ist aufgrund der kosmischen Rotverschiebung

PObs ≥ PK

1 + z

2
. (1.18)

und beträgt einige Jahre.

1.3.2 Nicht-periodische Veränderungen der Helligkeit

Nicht-periodische Prozesse kommen in der Natur in unterschiedlichen dynami-
schen Systemen vor. Dennoch gibt es eine Eigenschaft, die sich in sehr vielen Sys-
temen wieder �ndet. Sie wird selbst organisierte Kritikalität (SOK) genannt. Sie
äuÿert sich in den Fouriertransformierten der dynamischen Prozesse. D.h. sind
diese Prozesse Zeitabhängig, so gibt es eine typische Eigenschaft im Frequenz-
raum, die bei SOK auftritt. Zunächst müssen jedoch zwei allgemeine Begri�e
eingeführt werden.

Potenzgesetz-Rauschen, Spektrale Leistungsdichte

Potenzgesetz-Rauschen ist eine nicht deterministische Zeitreihe. Sie ist eine Über-
lagerung von unendlich vielen harmonischen Funktionen. Das Quadrat der Am-
plitude A(ω) einer harmonischen Komponente mit der Kreisfrequenzen ω = 2πν
ist im Mittel proportional zu ω−b2. D.h. A2(ω) �uktuiert um die Potenzfunktion.

2Es ist üblich, den Exponenten β zu nennen. In diesem Kapitel wird b verwendet, um eine
Verwechslung mit der Geschwindigtkeit zu vermeiden.
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Trägt man A2(ω) der Amplituden der gegen die Kreisfrequenz auf, so erhält
man das Periodogramm, eine Darstellung der spektralen Leistungsdichte. Siehe
Abschnitt 4.2 für eine genaue Beschreibung.

Selbst organisierten Kritikalität, rotes Rauschen

Bak et al. (1987, 1988) konnte zeigen, dass eine Vielfalt unterschiedlicher dy-
namischer Systeme selbst-organisierten-Kritikalität (SOK) besitzen. Fügt man
einem solchen System eine kleine Störung zu, so fällt die Antwort (in Form von
Ausbrüchen, Lawinen, Turbulenzen, Ladungstransport) in zufälliger Gröÿe aus.
Fügt man dem System kontinuierlich Störungen zu, so überlagern sich die un-
terschiedlich groÿen Antworten. Trägt man die Superposition gegen die Zeit auf,
erhält man zumindest auf einer breiten Zeitskala 1/f -Rauschen. Das ist ein Po-
tenzgesetzrauschen mit negativem Exponenten, sprich b > 0. In Abbildung 1.5
ist das Periodogramm von 1/f -Rauschen mit b = 2 in doppelt logarithmischer
Skala aufgetragen. In dieser Darstellung ist das Potenzgesetz in der spektralen
Leistungsdichte deutlich zu erkennen.

Abbildung 1.5: Spektrale Leistungsdichte von simuliertem 1/f -Rauschen mit b = 2. Sie fällt
entsprechend um zwei Dekaden pro Dekade Frequenz ab und folgt im Mittel der Potenzfunktion
in rot.
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1/f -Rauschen �ndet man beim Fluss des Sandes in Sanduhren, in den Fluten
des Nils, im Ladungstransport von Widerständen, in den Gröÿen von Erdbeben,
Waldbränden, Erdrutschen, in den Leuchtkräften von Sternen und aktiven Gala-
xien wieder. SOK ist also ein universelles Phänomen in der Natur. Es ist üblich,
1/f -Rauschen mit b > 1 rotes Rauschen zu nennen. Der Name wurde erstmals in
Ward & Shapiro (1961) verwendet und wurde von E. N. Lorenz vorgeschlagen3.
Analog dazu wird Rauschen mit b = 0 weiÿes Rauschen genannt4. In Abbildung
1.6 ist rotes Rauschen auf unterschiedlichen Skalen aufgetragen. Man kann zwei
wesentliche Eigenschaften erkennen.

1. Die Amplituden der Variabilitäten wachsen mit abnehmender Frequenz. Da-
durch entstehen groÿe Schwankungen über lange Zeiträume, die von kleine-
ren kürzer dauernden Schwankungen überlagert sind.

2. Die Morphologien der Schwankungen auf allen Zeitskalen ähneln sich, d.h.
sie besitzen eine Skaleninvarianz und Selbstähnlichkeit. D.h. tauchen immer
wieder Sequenzen auf, die sich ähneln. Diese Eigenschaft nennt man auch
fraktal.

Diese beiden Eigenschaften �ndet man auch in typischen Lichtkurven von aktiven
Galaxien. Die Skaleninvarianz ist dabei bis zu Zeitskalen von zwei bis drei Jahren
beobachtet worden (Kawaguchi & Mineshige, 1999).

Alleine die Vielfalt dynamischer Systeme, die diese Eigenschaft haben, mo-
tivieren es, so komplexe dynamische Systeme wie AGNs nach 1/f -Rauschen zu
untersuchen. Es gibt sogar konkrete Modelle, die 1/f -Rauschen in AGNs vorher-
sagen.

So wird in (Kawaguchi & Mineshige, 1999) ein einfaches SOK-Modell für die
Akkretionsscheibe vorgestellt. Dort wird die Scheibe in Zellen eingeteilt. Über-
schreitet die Dichte der Materie in einer solchen Zelle einen kritischen Wert, so
wird eine zufällige Menge an Materie an benachbarte innere Zellen abgegeben.
Dabei wird angenommen, dass die Akkretionsscheibe von auÿen (z.B. vom To-
rus) mit einem stationären Fluss von Materie versorgt wird. In der Scheibe �ndet
der Sturz der Materie jedoch in Lawinen unterschiedlicher Gröÿe statt, wobei
groÿe, länger andauernde Lawinen seltener als kleine sind. Die freigesetzte po-
tenzielle Energie einer Lawine wird vollständig in Strahlung abgegeben. Groÿe
Lawinen, resultierend in groÿen lang anhaltenden Flussausbrüchen, sind seltener
zu beobachten als kleine. Die spektrale Leistungsdichte eines solchen Systems
ist kompatibel zu 1/f -Rauschen mit b = 1.8 . . . 2.0, wie es in AGN-Lichtkurve
beobachtet wurde.

3Rotes Rauschen bezeichnet eigentlich nur eine Zeitreihe, in der groÿe Schwankungen auf
groÿe Zeitskalen und kleine Schwankungen auf kleinen Zeitskalen statt�nden. Die spektrale
Leistungsdichte muss nicht einem Potenzgesetz folgen.

4Es ist insbesondere in der Tontechnik üblich, farblich noch mehr zu di�erenzieren, so steht
z.B. b ∼ 1 für rosa , b ∼ 2 für rotes Rauschen.
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Abbildung 1.6: Simuliertes rotes Rauschen (b = 2). Die linke Zeitreihe erstreckt sich über
einen Zeitraum von etwa 64 Jahren. Rechts sind die ersten 33 Stunden derselben Zeitreihe
aufgetragen. Man beachte die Skala der Amplitude, die bei dem langen Zeitraum etwa 100
mal so groÿ ist, wie bei dem kurzen. Obwohl sich die Zeitskalen sehr unterscheiden, ist die
Morphologie beider Kurven sehr ähnlich - groÿe Schwankungen �nden auf groÿen Zeitskalen,
kleine Schwankungen auf kleinen Zeitskalen statt.

Es gibt weitere SOK-Modelle für kompaktes Plasma, wie es im AGN-Jet
vermutet wird (Sivron, 1998) und in astrophysikalischer Schock-Beschleunigung
(Malkov et al., 2000).



Kapitel 2

Instrument, Datennahme und

Photometrie

2.1 Das ROTSE Teleskop-System

Eine detaillierte Beschreibung des ROTSE-Teleskop-Systems �ndet sich in Aker-
lof et al. (2003) und Yost et al. (2006b). Sie wird im Folgenden zusammengefasst
wiedergegeben.

Das ROTSE-III-Teleskop System besteht aus vier optischen Teleskopen, die
auf der Erde so verteilt sind, dass ein Himmelsobjekt nahezu jederzeit beobachtet
werden kann. In Abbildung 2.1 sind die Standorte auf der Welt gezeigt.

Abbildung 2.1: Die vier ROTSE-III Teleskope auf der Erde von der ROTSE Homepage
(http://www.rotse.net/). Die Teleskope be�nden sich in Australien, den USA, Namibia und
der Türkei.

25
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ROTSE-III ist das Nachfolgeprojekt von ROTSE-I1 (Marshall et al., 1997).
ROTSE steht für Robotic Optical Transient Search Experiment und wurde für die
schnelle Beobachtung der optischen Emission von Gammastrahlungs-Ausbrüchen
gebaut. Das sind kurze (s bis ms) heftige Emissionen von Gammastrahlung nied-
riger Energie aus den Weiten des Kosmos (z.B. Piran, 2005). Sie sind gefolgt von
einem Nachglühen im Radio bis Röntgen-Bereich. In neusten Beobachtungen mit
Fermi wurden Hinweise auf Dopplerfaktoren > 100 in einem Gammastrahlungs-
Ausbruch gefunden (Abdo et al., 2009). ROTSE-I erlangte Berühmtheit durch
die Beobachtung von GRB990123 und anschlieÿender Publikation im Magazin
Nature, wo es sogar auf der Titelseite abgebildet ist (Akerlof et al., 1999). Es war
das erste mal, dass ein Bodengestütztes optisches Teleskop ein derartiges Ereignis
beobachten konnte.

Abbildung 2.2: Schematischer Aufbau eines Teleskops mit Cassegrain-Optik.

Die ROTSE-III-Teleskope sind zwischen 2001 und 2003 in Betrieb genommen
worden. Ein solches Teleskop ist vom Typ Ritchey-Chrétien. Das ist ein modi�-
ziertes Cassegrain-Teleskop, wie es auch im Hubble Space Telescope Verwendung
�ndet. Abbildung 2.2 zeigt den schematischen Aufbau eines Cassegrain-Teleskops.
Ein solches Teleskop besitzt eine Anordnung von zwei Spiegeln. Das einfallende
Licht wird von dem parabolischen oder sphärischen Hauptspiegel auf einen klei-
nen gegebenenfalls konvexen Fangspiegel re�ektiert. Dieser fokussiert das Bild
auf den Detektor, der sich hinter einer Ö�nung des Hauptspiegels oder auch vor
dem Hauptspiegel be�ndet.

Die Optik von ROTSE-III ist in Abbildung 2.3 dargestellt. ROTSE-III hat
einen parabolischen Hauptspiegel mit einem Durchmesser von 450mm und einen
planen Fangspiegel. Das Bild wird durch vier Linsen zwischen Fangspiegel und
Sensor entzerrt. Der Fokus liegt 75mm vor dem Hauptspiegel. Die gesamte Brenn-
weite des Teleskops ist damit 850mm. Das vom Sensor ausgelesene Teil des Ge-
sichtsfeldes von ROTSE-III beträgt 1.85◦ × 1.85◦. Mit dem Ö�nungsverhältnis
850/450 = 1,89 verfügt ROTSE über eine �schnelle Optik�, d.h. im Verhältnis zu
anderen Teleskopen ist die benötigte Belichtungszeit für eine Beobachtung kurz.
Das Bild wird auf einen Marconi charge coupled devices-Sensor (CCD-Sensor)

1ROTSE-II war ein Demonstrationsobjekt.
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Abbildung 2.3: Schematischer Aufbau der Ritchey-Chrétien Optik von ROTSE-III. Die Strah-
len stellen Licht von einer Quelle dar, die am Rand des Gesichtsfeldes liegt.

mit 2048 × 2048 Bildpunkten fokussiert. Die Bildpunkte haben eine Gröÿe von
13,5 µm.

Charge coupled devices bedeutet in etwa ladungsgekoppelte Anordnung (Leach
et al., 1980). CCDs sind selbstauslesend, d.h. die ins Leitungsband gehobenen
Elektronen werden in Potentialtöpfen lokal gehalten, die Zelle genannt werden.
Eine Zelle beinhaltet eine Anzahl von Leitungselektronen, die proportional zur
eingestrahlten Lichtmenge ist. Während des Auslesens dürfen die Zellen nicht
belichtet werden. Es wird taktweise ausgelesen, wobei die Ladung jeder Zelle
in Richtung der Nachbarzelle verschoben wird. So entsteht serieller Transport
von Ladungsportionen zu einem Ausleseverstärker. Für jede Ladungsportion und
damit für jeden Bildpunkt liefert der Ausleseverstärker eine Spannung, die zur
Ladungsmenge und damit zur eingestrahlten Lichtmenge proportional ist.

Die CCD von ROTSE-III ist rückwärtig belichtet im Gegensatz zu den meis-
ten CCDs in handelsüblichen Digitalkameras. Das bedeutet, dass die Photonen
direkt auf den Halbleiter tre�en und nicht erst die Elektroden durchdringen müs-
sen. Solche CCDs haben im Vergleich zu frontseitig belichteten eine sehr viel dün-
nere Halbleiterschicht, sind aufwändiger herzustellen, erreichen aber eine deutlich
höhere Quantene�zienz, die bis zu 90% betragen kann.

Die Optik lässt nur Licht mit Wellenlängen zwischen 400 und 900 Nanome-
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tern passieren. Abgesehen davon besitzt ROTSE-III keinen Filter. An dunklen
Nächten kann ROTSE-III bei einer Belichtungszeit von 60 s Objekte bis zu ei-
ner scheinbaren Helligkeit ≈ 19mag beobachten. Die Anzahl der beobachteten
Objekte auf einer Aufnahme liegt in der Gröÿenordnung von 10 000.

Während des Betriebs ändert die Position des Spiegels aufgrund von Tem-
peraturschwankungen um maximal 0,5mm, wodurch sich der Fokus verschiebt.
In Abhängigkeit von der Neigung der Teleskopachse, verschiebt sich die Position
durch die Gewichtskraft zusätzlich. Sie kann mit einem Schrittmotor auf einer
Strecke von 1mm bewegt werden. Die ideale Position kann durch eine mathe-
matische Funktion von Temperatur und Neigung beschrieben werden. Um sie zu
modellieren wird regelmäÿig ein so genannter focus run durchgeführt. Dafür wird
für eine Temperatur und Neigung die Qualität der Fokussierung in Abhängigkeit
der Spiegelposition ermittelt. Die Qualität der Fokussierung wird an der point
spread function (PSF) gemessen. Die PSF ist die Antwortfunktion des Teleskops
auf eine Punktförmige Lichtquelle. Je kleiner die Breite der PSF bei halber Hö-
he des Maximums ist, desto besser ist die Fokussierung. Mit der so modellierten
Funktion kann der Spiegel in wenigen Sekunden in die ideale Position gebracht
werden. Die Position des Fangspiegels wird im Bedarfsfall korrigiert.

Damit das Teleskop vor Umweltein�üssen geschützt ist, be�ndet es sich in
einem Gehäuse mit einem Durchmesser von 229 cm und einer Höhe von 219 cm
(siehe dazu Abbildung 2.4, links). Damit passt das Gerät durch die Tür eines
Überseecontainers, so dass der Transport zu den vier Standorten mit herkömm-
lichen Mitteln vonstatten gehen konnte. Das Gehäuse besitzt eine aufklappbare
Abdeckung aus Aluminium, die mit einem elektrischen Motor geö�net werden
kann. Der Rest des Gehäuses besteht aus Stahl.

Abbildung 2.4: ROTSE-III-Teleskop. Links: ROTSE-IIIs Gehäuse mit geö�neter Abdeckung.
Das Foto stammt aus Akerlof et al. (2003). Rechts: Das Teleskop im inneren des Gehäuses. Dieses
Foto stammt von der ROTSE-Internetseite (http://www.rotse.net/).

Die Hauptaufgabe von ROTSE besteht in der zeitnahen Beobachtung der op-
tischen Emission von Gammastrahlungsausbrüchen. Zu diesem Zweck ist es auf
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einer sehr schnell schwenkbaren Montierung aufgehängt, die ihm erlaubt sich in-
nerhalb von vier Sekunden aus senkrechter Stellung in jede Position auszurichten
(siehe dazu Abbildung 2.4, rechts). Die Montierung stammt von dem kommerzi-
ellen Teleskop �Centurion 18� der Firma �Astro Works Corporation� und wurde
von J. Alan Schier modi�ziert, um noch stärkere Drehmomente zu liefern und
genaueres Ausrichten zu ermöglichen.

Einer Alarmierung über einen Gammastrahlungsausbruch folgt eine Beob-
achtung im Mittel nach etwa sechs bis acht Sekunden (Yost et al., 2006a). Die
Montierung ist äquatorial, d.h. das Teleskop ist auf einer Gabelung befestigt, die
um eine Achse gedreht werden kann. Diese Achse ist parallel zur Rotationsach-
se der Erde ausgerichtet und wird Rektaszensionsachse genannt. Zusätzlich kann
das Teleskop um die so genannte Deklinationsachse gedreht werden, die auf der
Gabelung befestigt ist. Während einer Beobachtung bewegt sich ein Himmelsob-
jekt scheinbar aufgrund der Erdrotation. Bei einer äquatorialen Montierung muss
das Teleskop lediglich um die Rektaszensionsachse gedreht werden. Weil jedoch
diese Achse bei ROTSE nicht genau ausgerichtet ist, wird auch in der Deklination
minimal nachgeführt.

Weil Gammastrahlungs-Ausbrüche relativ selten detektiert werden, widmet
sich ROTSE-III in der meisten Zeit seinen sekundären Aufgaben. Dazu gehören
das Absuchen des Himmels nach optisch variablen Quellen und Transients, das
sind kurzzeitige optische Erscheinungen wie Supernovae. Zudem führt ROTSE re-
gelmäÿige Beobachtungen variabler Objekte durch. Neben variablen Sternen sind
das aktive galaktische Kerne. Letztere werden von der H.E.S.S.-Kollaboration
(Horns & H.E.S.S. Collaboration, 2007) mit ROTSE-IIIc beobachtet. ROTSE-
IIIc steht in Namibia auf dem Gelände der H.E.S.S. Teleskope auf einer Höhe von
etwa 1800m. Die Position ist 23◦16'18� S, 16◦30'00� O. Es wird von Mitarbeitern
von H.E.S.S. gewartet. Als Gegenleistung darf sie ein Drittel der Betriebszeit von
ROTSE-IIIc für ihre Forschung nutzen.

Insgesamt werden 66 AGNs und AGN-Kandidaten seit Inbetriebnahme im
Spätsommer 2003 beobachtet. ROTSE macht jede Nacht um die zehn Aufnah-
men von jeder dieser Galaxien. Eine Aufnahme dauert in der Regel zwanzig oder
sechzig Sekunden.

2.2 Datennahme und Photometrie

Dieser Abschnitt folgt der Beschreibung in der ROTSE-III Bedienungsanleitung
(Ryko� & Smith, 2003). ROTSE-III ist mit einem vollautomatischen rechnerge-
steuerten Datennahmesystem ausgestattet. Abgesehen von einem Windows NT
4.0 System, das das Ausrichten des Teleskops kontrolliert, läuft es auf einem
Linux-Betriebssystem. Es besteht aus mehreren Dienstprogrammen, so genannten
daemons, die gleichzeitig im Hintergrund laufen. Sie kommunizieren miteinander,
indem sie auf einen gemeinsam benutzten Speicher zugreifen. Die einzelnen Kom-
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ponenten des Teleskops sind an jeweils einzelne Dienstprogramme gekoppelt, die
über ein Haupt-Dienstprogramm miteinander kommunizieren, das ROTSE dea-
mon bzw. rotsed heiÿt. In Abbildung 2.5 sind die Komponenten, daemons und
die Kommunikationswege des Systems dargestellt.

Abbildung 2.5: Das ROTSE-II Datennahmesystem. Das Diagramm stammt aus Ryko� &
Smith (2003) und wurde für diese Arbeit ins Deutsche übersetzt. Es zeigt die Komponenten
und daemons und welche miteinander kommunizieren.

Für die Steuerung und das Auslesen der Kamera existiert ein eigener Rech-
ner. Dieser ist über ein Netzwerk mit dem Datennahme-Rechner verbunden, der
die Weiterverarbeitung von aufgenommenen Bildern durchführt. Die Aufnahmen
der Kamera werden auf dem Kamera-Rechner gespeichert. Das Dateiformat ist
das in der Astronomie übliche FITS-Format (Wells et al., 1981). Die Datei ent-
hält das Bild, relevante Informationen, wie Datum, Uhrzeit, Aufnahmezeit und
Wetterdaten.

Für die Ausrichtung des Teleskops ist der oben genannte Rechner mit Win-
dows NT 4.0 verantwortlich, der diese Aufgabe selbständig erledigt. Das zuständi-
ge Dienstprogramm schierd sendet lediglich die Zielposition, auf die das Teleskop
ausgerichtet werden soll.

ROTSEs Aufgaben sind in einem Beobachtungsplan zusammengestellt. Das
verwaltende Dienstprogramm astrod legt die optimierte Reihenfolge der Beob-
achtungen fest. Es berechnet, ob eine Himmelsposition beobachtet werden kann
und fährt das gesamte System planmäÿig hoch und runter.
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Über Gammastrahlungsausbrüche wird ROTSE durch das Gamma-ray Burst
Coordinate Network (GCN) (Barthelmy, 2008) informiert. Dieses weltumspannende
Netzwerk ist mit einer groÿen Zahl von Instrumenten zur Detektion von Gamma-
strahlungsausbrüchen verbunden. Wird ein solches Ereignis detektiert, wird eine
elektronische Nachricht über das Netzwerk verbreitet. Das Dienstprogramm alertd
stellt die Verbindung zum GCN her und empfängt mögliche GRB-Alarmierungen.
In diesem Fall werden gegebenenfalls Beobachtungen der entsprechenden Region
an erste Stelle von ROTSEs Beobachtungsplan gesetzt.

Die Kommunikation eines Benutzers mit dem System erfolgt mit der Benutze-
rober�äche rush. Das Dienstprogramm userd stellt die Schnittstelle zum Daten-
nahmesystem dar. rush ist eine modi�zierte bourne shell2. Sie wurde um spezielle
Befehle für die Bedienung der ROTSE-Hardware erweitert.

Zudem gibt es noch die Dienstprogramme clamd für das Ö�nen und Schlie-
ÿen der Abdeckung des Gehäuses bzw. weathd für die Kommunikation mit einer
Wetterstation. Letzterer sendet im Falle schlechten Wetters ein Signal an rotsed,
der daraufhin clamd das Schlieÿen der Abdeckung einleiten lässt.

Im Falle einer Störung ist es wichtig, dass die Abdeckung von ROTSE-III
geschlossen wird. Dafür gibt ein eigenes Überwachungs-Modul mit dem Namen
Watchdog. Im Betrieb sendet das Dienstprogramm spotd im Sekundentakt Signale
an Watchdog. Watchdog überprüft, ob das System arbeitet, indem es andauernd
auf diese Signale horcht. Wenn es innerhalb von fünf Sekunden kein Signal erhält,
schlieÿt Watchdog die Abdeckung.

Die ROTSE-III-Datennahme funktioniert vollautomatisch. Sie besteht aus ei-
ner Reihe von Analyseprogrammen, die die interessanten Informationen aus einer
Aufnahme gewinnen. Es gliedert sich in folgende Schritte:

Kalibration: Das Rohbild wird anhand eines Dunkelbildes (im Englischen: dark-
�eld frame) und eines Weiÿbildes (im Englischen: �at-�eld frame) korrigiert.

Dunkelbild: CCDs haben die Eigenschaft, das eine Aufnahme einen zusätz-
lichen eigenen Untergrund beinhaltet, der von dem Sensor selbst stammt.
Es gibt zwei Ursachen für den Untergrund, die eine ist der Dunkelstrom, die
andere ist der so genannte bias. Beim Dunkelstrom werden trotz Dunkelheit
Elektron-Loch-Paare thermisch erzeugt (Freyhardt et al., 1992). Damit er-
gibt sich für jeden Bildpunkt ein mit der Belichtungszeit steigender mittlerer
Untergrund. Der bias ist von der Belichtungszeit unabhängig und stammt
von der Auslese-Elektronik. Er erzeugt ein Untergrundrauschen beim Ausle-
sen des CCD-Sensors. Für bestimmte Temperaturen des CCD-Sensors und
eine bestimmte Beobachtungsdauer werden jede Nacht Dunkelaufnahmen
gemacht. Dadurch wird für jeden Bildpunkt der Untergrund bestimmt. Die-
ser Untergrund muss von jedem Bild bei entsprechender Belichtungszeit und
Temperatur abgezogen werden.

2Eine Shell ist ein Befehls-Interpreter für Unix/Linux. Die bourne shell ist eine altbewährte,
kompakte Shell, die erstmals 1977 von AT&T Bell Laboratories herausgegeben wurde.
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Weiÿbild: Ein Weiÿbild ist die Aufnahme eines gleichmäÿig hellen Hinter-
grundes. Die einzelnen Bildpunkte der CCD haben im Allgemeinen nicht
die gleiche Emp�ndlichkeit. Zudem werden die Bereiche des CCD-Sensors
unterschiedlich stark belichtet. So sind äuÿere Bereiche weniger belichtet
weil dort die Lichtstrahlen in einem gröÿeren Winkel auf die CCD fallen,
wodurch gröÿere Anteile des Lichtes an der Ober�äche des CCD re�ektiert
werden (siehe Abbildung 2.6). Dieser E�ekt wird Vignettierung genannt und
hat einen Ein�uss auf die gemessene Helligkeit, der etwa 5 bis 8 % beträgt.
Auÿerdem können Bereiche durch Staub verdeckt sein. Deshalb liefert jeder
Bildpunkt sogar bei einem Weiÿbild einen unterschiedlichen Helligkeitswert.
Von dem Weiÿbild wird das Dunkelbild subtrahiert. Für die einzelnen Bild-
punkte des CCD-Sensors der Kamera wird so die Emp�ndlichkeit bestimmt.
ROTSE-III erhält Weiÿbilder, indem es den gleichmäÿig hellen, Wolkenfrei-
en Himmel in der Dämmerung mehrmals an unterschiedlichen Stellen beob-
achtet. Aus diesen Bildern wird der Median berechnet, um mögliche Sterne
zu entfernen.

Abbildung 2.6: Vignettierung. Je weiter auÿen Licht auf die CCD fällt, umso gröÿer ist
der Einfallswinkel und umso mehr Licht wird re�ektiert. Links ist das durch unterschied-
lich dicke Strahlen symbolisiert. Das rechte Bild ist ein Weiÿbild von ROTSE-III aus
Ryko� & Smith (2003). Die äuÿeren Bereiche haben wesentlich weniger Licht gemessen
als die inneren. Zusätzlich gibt es auch diagonale Strukturen im Bild.

Von dem Rohbild wird ebenfalls das Dunkelbild subtrahiert. Dadurch wer-
den die intrinsischen E�ekte des CCD-Sensors entfernt. Das dunkelbild-
korrigierte Rohbild wird nun durch das dunkelbild-korrigierte Weiÿbild di-
vidiert. Damit werden die Helligkeitswerte der Bildpunkte normiert. Das
ist in folgender Formel dargestellt, in der die I Helligkeitswerte eines Bild-
punktes darstellen:
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Ikorrigiert =
IRohbild − IDunkelbild
IWeiÿbild − IDunkelbild

(2.1)

Die Dicke des CCD-Sensors ist in der Gröÿenordnung von einigen Mikrome-
tern. Das einfallende Licht wird an den Grenz�ächen re�ektiert, so dass es
zu Interferenzerscheinungen kommt, ähnlich dem Regenbogenfarbigen Mus-
tern auf dünnen Öl-Filmen. Weil das Licht des Nachthimmels zum groÿen
Teil aus bestimmten Emissionslinien besteht erzeugt es Interferenzmuster.
Das Bild einer Aufnahme wird deshalb auf unberechenbare Weise gestört.
Das Datennahme System reduziert diese Störung mit Hilfe einer Abbildung
des Interferenzmusters des Nachthimmels.

Quellen-Extraktion: Das Programm SExtractor (Bertin, 2002) �ndet die Quel-
len in den Aufnahmen und stellt Listen mit Koordinaten und Helligkeits-
werten der Quellen zusammen. Dafür wählt es automatisch ellipsenförmige
Ausschnitte des Bildes, die jeweils nur ein Objekt enthalten. D.h. die Be-
lichtung der Bildpunkte innerhalb der Ellipse stammt nahezu ausschlieÿlich
von diesem Objekt. Die Helligkeit des Objektes ergibt sich aus Integrati-
on der Helligkeit über die Fläche. Die Daten werden in einer so genannten
sobj-Datei gespeichert. In Tabelle 2.1 sind die Arten der Dateien zusam-
mengefasst.

Astrometrie und relative Photometrie: Die genaue Ausrichtung des Tele-
skops wird anhand des aufgenommenen Bildes bestimmt. In der Aufnahme
liegen die Koordinaten in Kamera-Bildpunkt-Einheiten vor. Sie werden mit
den Koordinaten des USNO A2.0-Katalogs3 korrigiert.

Die Helligkeiten und Koordinaten der Objekte in den sobj-Dateien werden
mit dem USNO A2.0-Katalog abgestimmt und wiederum als Liste in so
genannte cobj-Dateien gespeichert. Die gemessenen Helligkeiten der Objek-
te werden also an diesem Katalog kalibriert. Die sobj- und cobj-Dateien
werden auf Datenplatten archiviert.

Damit ist die vollautomatische Datennahme abgeschlossen. Für die Erzeugung
von Lichtkurven von interessanten Objekten können folgende Schritte durchge-
führt werden. Diese Schritte sind mit Rechnern der H.E.S.S.-Kollaboration eben-
falls automatisiert.

Aufbereitung der Daten: Beobachtungen derselben Zielpositionen mehrerer
Aufnahmen werden in FITS-Dateien zusammengefasst. Eine solche Datei

3http://tdc-www.harvard.edu/catalogs/ua2.html
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Name Dateiformat kurze Beschreibung
sobj FITS Beinhaltet die unkalibrierten Helligkeiten der

Objekte einer Aufnahme.
cobj FITS Beinhaltet die am USNO A2.0 Katalog kali-

brierten Helligkeiten der Objekte einer Auf-
nahme.

Match-Structure FITS Beinhaltet die Helligkeiten der Objekte meh-
reren Aufnahmen. Gegebenenfalls sind die
Helligkeiten mit der Relativen Photometrie
korrigiert.

Tabelle 2.1: Beschreibung der Dateien, die bei der Datennahme eine Rolle spielen.

wird Match-Structure genannt. Sie enthält für jedes der bis zu 20000 Ob-
jekte die astrometrischen Daten und die Helligkeiten für jede Beobachtung,
sowie weitere Informationen über die Aufnahme. Obwohl nur aufbereitete
Daten in komprimierter Form enthalten sind, erreichen dieMatch-Structure-
Dateien Gröÿen, die für heutige Verhältnisse noch beträchtlich sind. Je nach
zur Verfügung stehendem Arbeitspeicher ist damit die Anzahl der aufein-
ander folgenden Beobachtungen für eine Match-Structure begrenzt. Für die
Aufnahmen eines Monats ergeben sich Dateigröÿen bis zu etwa 650MB für
eine Zielposition. Es ist also nicht möglich, alle ROTSE-Daten für eine Ziel-
position in eine einzige Match-Structure zu speichern.

Photometrische Korrektur: Die Helligkeiten der Objekte in aufeinander fol-
genden Beobachtungen werden durch eine relative Photometrie korrigiert.
Dazu werden die Bilder gitterartig in quadratische Teilbilder mit einer Kan-
tenlänge von 200 Bildpunkten zerlegt, die bei jeder Aufnahme dieselben Ob-
jekte enthalten. Das ergibt also 100 Teilbilder. Für jedes Teilbild wird nun
für jede Aufnahme eine photometrische Korrektur berechnet. Helle nicht
veränderliche Sterne, die in mehr als 75% der Aufnahmen beobachtet wer-
den, dienen als Musterobjekte für diese Prozedur. In jedem Teilbild sind im
Mittel 50 Musterobjekte enthalten.

Für ein jedes Teilbild wird folgendes durchgeführt: Für ein jedes Muster-
objekt wird aus den aufeinander folgenden Aufnahmen der Medianwert der
gemessenen Helligkeiten berechnet. Dieser Wert wird als der wahre Hellig-
keitswert des Musterobjektes angenommen. Für jede Aufnahme wird die
Abweichung der gemessenen Helligkeit vom wahren Wert berechnet. Für
eine jede Aufnahme wird aus allen Abweichungen der Musterobjekte wie-
derum der Medianwert berechnet. Man erhält so eine mittlere Abweichung
der Helligkeiten. Diese Abweichung liefert eine photometrische Korrektur
für dieses Teilbild dieser Aufnahme. Die Standardabweichung dieser mittle-
ren Abweichung ergibt einen systematischen Fehler. Ist er gröÿer als 0.1mag
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oder sind weniger als fünf Musterobjekte vorhanden, wird das Teilbild als
schlecht eingestuft. Die Beobachtungen aller im schlechten Teilbild enthal-
tenen Objekte bekommen einen entsprechenden Vermerk.

Ist dies für alle Teilbilder geschehen, werden die Helligkeiten aller Objekte
korrigiert. Jedes Teilbild liefert unterschiedliche Korrekturen und systemati-
sche Fehler. Die Korrektur und der systematischer Fehler für jedes einzelne
Objekt werden durch bilineare Interpolation aus den Werten der Teilbil-
der gewonnen. Der systematische Fehler und der Messfehler werden vereint,
indem die Wurzel der Summe der Quadrate von altem Messfehler und sys-
tematischem Fehler gezogen wird.

Die relative Photometrie ist nur möglich, wenn eine ausreichende Statis-
tik vorhanden ist. Es müssen mindestens sieben Aufnahmen in der Match-
Structure enthalten sein.

Eintrag in Datenbank: Für alle Beobachtungen von Galaxien, die sich in ei-
nem H.E.S.S.-internen Katalog wieder �nden, werden Name, Aufnahmezeit-
punkt, Helligkeit, astrometrische Daten und Informationen über die Auf-
nahmequalität und Datennahme in eine MYSQL-Datenbank geschrieben
(http://www.mysql.de/).

2.3 Datenselektion bei der Erzeugung der Licht-

kurven

Die Datennahmesoftware des ROTSE-III Systems stattet jede Beobachtung eines
Objektes mit Informationen über die Datenqualität und eventuelle Probleme bei
der Datengewinnung aus. Diese Informationen werden in Bits von zwei Bytes mit
den Namen FLAGS und RFLAGS übermittelt. Die Bits in FLAGS weisen auf
Probleme hin, die bei der Ausführung von SExtractor aufgetreten sind. Die Bits
in RFLAGS beinhalten Informationen zur Datenqualität. Die Tabellen 2.2 und
2.3 fassen die Bedeutungen der Bits zusammen.

Für die Erzeugung der Lichtkurven werden in dieser Arbeit nur Beobachtun-
gen verwendet, bei denen das FLAGS-Byte null ist. D.h. kein Problem aus Tabelle
2.2 wird toleriert. Gesetzte RFLAG-Bits sind bis auf das Bit mit dem Wert zwei
ebenfalls Ausschlusskriterien. Aus den verbleibenden Beobachtungen einer Quelle
ergibt sich die Lichtkurve. Sie besteht aus den Zeitpunkten der Aufnahmen und
den Helligkeiten mit Fehlern.
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Wert Name Bedeutung
1 NEIGHBORS SExtractor konnte keinen ellipsenförmigen Bildaus-

schnitt wählen, in dem die Belichtung der Bildpunkte
allein auf dieser Quelle zurückzuführen ist. Die Ursache
sind Nachbarn, die nah und hell genug sind, um die auto-
matische Wahl signi�kant zu stören. Oder es überlagert
beschädigte Bildpunkte.

2 BLENDED Objekt ist in Aufnahme mit einem anderen vermischt.
4 SATURATED Ein oder mehr Bildpunkte des Objektes sind (nahezu)

gesättigt.
8 ATEDGE Objekt ist durch den Rand der Aufnahme abgeschnitten.
16 APINCOMPL Die Daten des Bildausschnittes des Objektes sind un-

vollständig oder beschädigt.
32 ISINCOMPL Daten der isophoten Abgrenzungen des Objektes sind

unvollständig oder beschädigt. Dieses Bit hat ab SEx-
tractor Version 2 keine Bedeutung mehr.

64 DBMEMOVR Es kam zu einem Speicher-Überlauf beim entmischen
mehrerer Objekte.

128 EXMEMOVR Es kam zu einem Speicher-Überlauf beim extrahieren
des Objektes.

Tabelle 2.2: Beschreibung der FLAGS-Bits

Wert Name Bedeutung
1 HOTPIX Objekt liegt auf einem Bildpunkt, der einen besonders

groÿen Dunkelstrom aufweist.
2 USNOCAT Objekt be�ndet sich im USNO Katalog.
4 ASTEROID Objekt ist höchstwahrscheinlich ein Asteroid
8 BADPOS Helligkeits-Schwerpunkt des Objektes be�ndet sich zu

weit von durchschnittlicher Position entfernt
16 NOTEMPL Der Bildausschnitt für die relative Photometrie enthält

nicht genügend Musterobjekte
32 PHOTSDEV Der systematische Fehler, berechnet aus der relativen

Photometrie, ist groÿ.
64 BADIMAGE Es ist ein nicht weiter spezi�ziertes, gravierendes Pro-

blem aufgetreten, das die gesamte Aufnahme betri�t.

Tabelle 2.3: Beschreibung der RFLAGS-Bits
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Für die Analyse der Daten in dieser Arbeit wird der optische Fluss benötigt.
In dieser Arbeit wird er mit Jansky4 (Jy) angegeben.

1 Jy = 10−23 erg
s · cm2 · Hz

(2.2)

Ein Jansky hat die Dimension einer spektralen Flussdichte, d.h. Energie pro Flä-
che, pro Zeit, pro Frequenzintervall. Weil das optische Spektrum der beobachteten
Objekte im Wesentlichen konstant ist, ist die spektrale Flussdichte proportional
zum Fluss und kann als solcher behandelt werden.

Nach Aharonian & H.E.S.S. Collaboration (2005) entspricht eine Helligkeit
von 13,3mag einer spektralen Flussdichte von 10mJy. Die Umrechnungsformel
von Magnitude zu Jansky lässt sich wie folgt herleiten. Zweie Flüsse Si stehen
mit ihren Helligkeiten mi in Magnituden im folgenden Verhältnis:

S1

S2

= 100,4 (m2−m1) (2.3)

⇒ S1 = S2 · 100,4 (m2−m1) (2.4)

Setzt man nun S2 = 10mJy und m2 = 13,3mag ein, so ergibt sich:

S1 = 100,4 (13,3mag−m1) · 10mJy (2.5)

Im folgenden Kapitel wird die aktive Galaxie PKS 2155-304 vorgestellt und
ihre Lichtkurve präsentiert. Im Anhang B �nden sich die Lichtkurven der hellen
bzw. aktiven Galaxien, die regelmäÿig mit ROTSE beobachtet wurden.

4Diese Einheit stammt aus den Anfängen der Radioastronomie und spiegelt die Sensitivität
der ersten Radio-Antennen wieder, die nur sehr Radio-laute Objekte mit Flüssen von ≈ 1 Jy
detektieren konnten.
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Kapitel 3

PKS 2155-304, ROTSE-Lichtkurve

und weitere Beobachtungen

3.1 Entdeckung und Identi�zierung als BL Lac-

Objekt

PKS 2155-304 wurde mit dem Parkes 64m Radioteleskop bei einer Frequenz
von 2700MHz zwischen 1969 und 1972 entdeckt und katalogisiert (Shimmins &
Bolton, 1974). Wie in Schwartz et al. (1979) beschrieben, zeigten Beobachtungen
mit dem Cosmic X-ray Experiment (CXE)1 (Boldt & Garmire, 1975), dass sich
an derselben Position eine Röntgenquelle be�ndet. Messungen im 0,4 bis 2,0 keV
Bereich ergaben, dass der Fluss an einem Tag bis zu einem Faktor von zwei und
auf gröÿeren Zeitskalen mindestens um einen Faktor drei variiert.

Zudem konnte die Quelle einem optischen, Stern-ähnlichen, sehr blauen Ob-
jekt zugeordnet werden, dessen Farbindex B − V = 0,27mag beträgt. Das Spek-
trum im Optischen weist keine besonderen Merkmale auf, siehe dazu Abbildungen
3.12 und 3.2. Bei dem mit etwa 14mag leuchtenden Objekt konnte eine lineare
Polarisation des Lichtes von etwa 5% gemessen werden. Der überwiegende Teil
des Lichtes stammt aus der Kernregion. Der Rest der elliptischen Galaxie hat le-
diglich eine scheinbare Helligkeit von 15,1mag (Kotilainen et al., 1998). Aufgrund
dieser Eigenschaften wird PKS 2155-304 als BL Lac-Objekt klassi�ziert .

1CXE war ein Röntgen-Detektor an Bord des High Energy Astronomy Observatories 1

(HEAO-1)
2Digital Sky Survey: Basiert auf fotogra�schen Daten, die mit dem UK Schmidt Teleskop

gewonnen wurden. Das UK Schmidt Teleskop wurde von dem Royal Observatory Edinbur-
gh betrieben. Die Finanzierung wurde bis Ende Juni 1988 vom UK Science and Engineering
Research Council und anschlieÿend vom Anglo-Australian Observatory getragen. Das originale
Platten-Material unterliegt dem Urheberrecht des Royal Observatory Edinburgh und des Anglo-
Australian Observatory. Mit deren Erlaubnis wurden die Platten in ihre aktuelle komprimierte
digitale Form gebracht. Der Digitized Sky Survey wurde am Space Telescope Science Institute
mit einem Zuschuss (NAG W-2166) der US-Regierung hergestellt.

39
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Abbildung 3.1: Links: PKS 2155-304 im optischen bei einer Wellenlänge von 468 nm, 5,0 ×
5,0 arcmin2 (York & SDSS Collaboration, 2000). Rechts: Konturdarstellung der Helligkeit im R-
Band, 3,7× 3,7 arcmin2 (Falomo et al., 1993). Neben PKS 2155-304 sind zwei der drei weiteren
Mitglieder der Galaxiengruppe mit Pfeilen gekennzeichnet. Das vierte Mitglied ist zu nah bei
PKS 2155-304, um hier aufgelöst zu werden.

Abbildung 3.2: Optisches
Spektrum von PKS 2155-
304 aus Miller & McAlister
(1983). Das Spektrum hat
bis auf eine mögliche Emis-
sionslinie bei 5375Å einen
glatten Verlauf.

PKS 2155-304 be�ndet sich in einer Gruppe von drei weiteren Galaxien, de-
ren Rotverschiebung z = 0.116 beträgt (Falomo et al., 1993). Die gleiche Rotver-
schiebung konnte aus dem Spektrum der Galaxie von PKS 2155-304 geschlossen
werden. Mit der Hubble-Konstanten H0 = 74.2 km

sMpc
(Riess et al., 2009) ist die
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Leuchtkraftdistanz zum Zentrum der Galaxis (unserer Galaxie) dL = 506Mpc
(http://nedwww.ipac.caltech.edu/). Die Leuchtkraft L lässt sich damit aus
dem gemessenen Fluss F mit

L = 4π F d2
L (3.1)

berechnen.
Im Zentrum von PKS 2155-304 wird ein supermassives schwarzes Loch ver-

mutet. Aus der schnellen Variabilität (siehe Abschnitt 3.4.4) der sehr hochener-
getischen Gammastrahlung konnte eine die Masse des Schwarzen Loches auf
81 × 106 M� ≤ M ≤ 2 × 107 M� abgeschätzt werden (Neronov et al., 2008,
und Referenzen darin). Dieses Ergebnis steht im Widerspruch zu der Abschät-
zung von M ≈ 109 M� aus der Leuchtkraft der elliptischen Galaxie (Aharonian &
H.E.S.S. Collaboration, 2007). Dieser Unterschied lieÿe sich durch ein binäres Sys-
tem schwarzer Löcher erklären, bei dem das primäre eine Masse von Mp ≈ 109 M�
und das sekundäre eine Masse von 81× 106 M� ≤ M ≤ 2× 107 M� hat.

3.2 Elektromagnetisches Spektrum

Mit gleichzeitigen Messungen des elektromagnetischen Flusses in unterschiedli-
chen Wellenlängenbereichen kann die spektrale Energieverteilung gemessen wer-
den. Sie beschreibt, wie viel Energie pro Frequenz-Intervall von der Quelle emit-
tiert wird. In Abbildung 3.3 ist die spektrale Leistungsdichte von PKS 2155-304
aufgetragen, wie sie in Aharonian et al. (2009) verö�entlicht wurde. Die Daten
stammen aus gleichzeitigen Beobachtungen einer elftägigen Kampagne im Zeit-
raum MJD 54704 bis 54715. MJD ist die Abkürzung für modi�ziertes julianisches
Datum. Zeiten, die mit MJD angegeben werden sind in Einheiten von Tagen. MJD
51544 entspricht dem 01. Januar 2000.

Bei den drei eingezeichneten Spektren, handelt es sich um simulierte SSC-
Spektren. Es wurden folgende Modellparameter verwendet: der Radius der emit-
tierenden Region ist R = 1,5× 1017cm. Der Dopplerfaktor der Region ist δ = 32.
Das Magnetfeld ist B = 0,018G.

Wie in Abschnitt 1.2 beschrieben, ist die charakteristische Frequenz der Syn-
chrotronphotonen

νc,e ≈ 4,2
[
γ2 sin α

] B

G
MHz , (3.2)

wobei monoenergetische Elektronen mit einem Lorentzfaktor γ angenommen wer-
den. Das entspricht einer charakteristischen Energie von

h νc,e ≈ 1,74 · 10−14
[
γ2 sin α

] B

G
MeV . (3.3)

Mit dem Magnetfeld B = 0,018G ergibt sich

h νc,e ≈ 3,13 · 10−16
[
γ2 sin α

]
MeV , (3.4)
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Abbildung 3.3: Die spektrale Energieverteilung von PKS 2155-304 gemessen in einer elftägi-
gen Kampagne (Aharonian et al., 2009). Die durchgezogene Linie zeigt ein simuliertes Spektrum
für ein SSC-Modell. Die gestrichelte und die punktgestrichelte Linie zeigen das gleiche Spek-
trum, wobei Elektronen mit Lorentzfaktoren gröÿer als γ1 bzw. γ2 weggelassen sind. Die Symbole
stellen Messergebnisse dar. Die roten Quadrate sind Messungen im optischen durchgeführt mit
ATOM (Hauser et al., 2004). Die grünen und blauen Kreise sind Spektren im Röntgenbereich
gemessen mit Swift und RXTE. Der rote �Schmetterling� stellt das zeitgleich von Fermi gemes-
sene Spektrum im Zeitraum MJD 54704 bis 54715 dar. Die schwarze Umrandung stammt von
früheren Fermi Beobachtungen aus dem Zeitraum 54682 bis 54743.. Die Schwarzen Kreise stellen
einen di�erentiellen Fluss dar, der für acht Energieintervalle aus den Fermi-Daten abgeschätzt
wurde. Sie sind innerhalb ihrer Standardabweichung 1σ konsistent zum Modellspektrum, das
bei etwa 1GeV einen Knick hat. Die roten Kreise sind H.E.S.S.-Ergebnisse. Die beiden grauen
�Schmetterlinge� sind Messungen von EGRET.

Durch den Dopplerfaktor δ = 32 ist die Energie zu höheren Energien verschoben,
so dass der Beobachter ein Synchrotronphoton mit der charakteristischen Energie

h νSS = δ h νc,e ≈ 10−14
[
γ2 sin α

]
MeV (3.5)

sieht.
Die mittlere Frequenz der gestreuten Photonen beim inversen Compton-E�ekt

ist

νIC =
4

3
γ2 ν0 , (3.6)

wobei γ der Lorentzfaktor des Elektrons ist. Im SSC-Modell wechselwirkt ein
Synchrotronphotonen der Frequenz νSS im inversen Compton-E�ekt, d.h. ν0 =
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νSS. Danach hat es im Mittel eine Energie

h νIC =
4

3
γ2 h νSS . (3.7)

Das Verhältnis der Energien ist

h νIC
h νSS

=
4

3
γ2 . (3.8)

Die durchgezogene blaue Kurve in Abbildung 3.3 zeigt ein SSC-Spektrum,
das gut mit dem gemessenen übereinstimmt. Dabei ist die Häu�gkeitsverteilung
dn/dγ der Lorentzfaktoren γ = 1/

√
1− β2 der Elektronen gleich einem dreikom-

ponentigem Potenzgesetz mit Bruchstellen bei γ1 = 1, 4×104 und γ2 = 2, 3×105:

dn
dγ

∼ γ−pi mit pi =


1,3 für 1 ≤ γ < γ1

3,2 für γ1 ≤ γ < γ2

4,3 für γ2 ≤ γ < 106,5

(3.9)

Es gibt also hier keine Elektronen mit einem Lorentzfaktor γ > 106,5.
Die gestrichelte Linie ist das ein Spektrum mit den gleichen Parametern, wobei

jedoch nur Elektronen mit Lorentzfaktoren < γ1 angenommen werden. Die cha-
rakteristische Energie der Synchrotronstrahlung für γ1 ist nach Gleichung (3.5)
etwa 2× 10−6 MeV. In der Simulation erzeugen die Elektronen Synchrotronstrah-
lung mit einem Maximum bei ≈ 10−6 MeV. Nach Gleichung (3.7) lässt sich die
Energie der Photonen nach inverser Compton-Streuung zu ≈ 3 × 102 MeV ab-
schätzen. Das �ndet sich in einem zweiten Maximum in der Simulation wieder.

Für das punktgestrichelte Spektrum sind nur Elektronen mit Lorentzfakto-
ren < γ2 angenommen. Die charakteristische Energie für diese Schwelle ist etwa
5,3× 10−4 MeV. Das simulierte Spektrum hat wie das gestrichelte ein Maximum
bei ≈ 3 × 10−6 MeV, das jedoch zu höheren Energien breiter ist und bei ≈ 10−4

signi�kante Beiträge zum Spektrum liefert. Die Di�erenz von dem punktgestri-
chelten und dem gestrichelten Spektrum ist der Beitrag, den die Elektronen mit
Lorentzfaktoren zwischen γ1 und γ2 liefern. Die Anwesenheit dieser Elektronen
führt zu einem Maximum bei ≈ 105 MeV, wie sich auch mit Gleichung (3.7)
abschätzen lässt. Am simulierten Spektrum sieht man, dass die hochenergeti-
sche Gammastrahlung, die im Energieband von Fermi liegt, zum groÿen Teil von
Elektronen mit Lorentzfaktoren > γ1 erzeugt wird. Es ist auch zu erkennen, dass
diese Elektronen wesentlich zum optischen Fluss beitragen. Deshalb wird vermu-
tet, dass die Flüsse in diesen beiden Bändern von der Anzahl dieser Elektronen
abhängen. Man erwartet also eine Korrelation zwischen dem optischen und hoch-
energetischen Gammastrahlungs�uss.

Bei der durchgezogenen Linie ist das Synchrotron-Maximum bei≈ 3×10−6 MeV.
Es hat signi�kante Beiträge bis ≈ 10−1 MeV. Dort ist das Spektrum von Elektro-
nen mit Lorentzfaktoren bis 106,5 dominiert. Die Elektronen mit höchsten Lor-
entzfaktoren haben eine charakteristischen Energie von ≈ 10−1 MeV, was mit dem
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simulierten Spektrum konsistent ist. Durch den inversen Compton-E�ekt ergeben
sich für Photonen Energien von mehr als ≈ 10TeV. Das simulierte Spektrum fällt
bei dieser Energie jedoch stark ab. Das liegt daran, dass Photonen dieser Energie
nicht den Jet verlassen können. Denn je höher die Energie der Photonen ist, desto
gröÿer wird der Wirkungsquerschnitt für Paarerzeugung mit anderen Photonen.
Deshalb werden Photonen mit diesen Energien vermehrt absorbiert. Ein Vergleich
des Spektrums mit dem der punktgestrichelten Linie ergibt, dass Elektronen mit
Lorentzfaktoren > γ2 für den Fluss zwischen 10−3 und 10−1 MeV und zwischen
1 und 10TeV verantwortlich sind. Entsprechend erwartet man eine Korrelation
zwischen den Flüssen von Röntgenstrahlung und SHE Gammastrahlung.

3.3 Beobachtungen mit ROTSE

Abbildung 3.4: Lichtkurve der PKS 2155-304 Kernregion aufgenommen mit ROTSE.

In Abbildung 3.4 ist die vollständige Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-
304 abgebildet, wie sie mit Daten von ROTSE für diese Arbeit erstellt worden ist
(siehe Abschnitt 2.3). Sie besteht aus 4708 Beobachtungen in einem Zeitraum von
1912 Tagen beginnend am 24. August 2003. Die Quelle ist nicht über das ganze
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Jahr beobachtbar, weil sie im Januar, Februar und März zu nah an der Sonne
ist und deshalb am Nachthimmel gar nicht oder zu nah am Horizont kulminiert.
Zudem gibt es eine Regenzeit zwischen Oktober und Januar, in der der Himmel
häu�g bedeckt ist. Deshalb gibt es in der Lichtkurve Lücken von bis zu 144 Tagen.
Der kleinste Abstand zwischen einzelnen Beobachtungen in einer Nacht beträgt
29 Sekunden. Der Fluss steigt innerhalb der ersten drei Jahre um einen Faktor
gröÿer als sechs. Ende 2006 und Mitte 2007 erreicht er seine höchsten Werte und
fällt danach stark ab. Zusätzlich ist eine starke Variabilität auf Zeitskalen von
100 bis 400 Tagen erkennbar. Die Flussausbrüche haben eine etwa gleich groÿe
Steigung und sie dauern ähnlich lange an.

PKS 2155-304 ist also stark variabel im optischen. Es �ndet sich sowohl auf
kleinen Zeitskalen Variabilitäten, also auch auf groÿen. Dabei �nden groÿe Verän-
derungen tendenziell auf groÿen Zeitskalen statt, während kleinere Schwankungen
auf kleineren Zeitskalen vorkommen. Dies ist das bestimmende Merkmal von ro-
tem Rauschen (Ward & Shapiro, 1961). Rotes Rauschen wird in Abschnitt 1.3.2
beschrieben.

3.4 Bisherige Untersuchungen der Variabilität

In diesem Abschnitt werden die bisherigen Untersuchungen der Variabilität von
PKS 2155-304 erörtert. Des Weiteren werden Lichtkurven aus unterschiedlichen
Wellenlängenbereichen mit der ROTSE-Lichtkurve qualitativ verglichen.

In Tabelle 3.1 sind die Ergebnisse bisheriger Variabilitätsstudien in unter-
schiedlichen Wellenlängenbereichen zusammengefasst. Die Abkürzungen HE und
SHE stehen für hochenergetisch (≈ GeV) bzw. sehr hochenergetisch (≈ TeV). Die
Ergebnisse in der Tabelle werden in den folgenden Abschnitten genauer erläutert.
Die kürzeste Zeitskala der Variabilität gibt an, bei welchem kleinsten Zeitabstand
eine Variabilität des Flusses nachgewiesen ist. Ein generelles Problem dabei ist,
Schwankungen des gemessenen Flusses von statistischen Messabweichungen zu
unterscheiden. Zudem ist es durch die zeitliche Au�ösung der Messungen be-
grenzt.

Der Exponent β der spektralen Leistungsdichte (SLD) beschreibt die Po-
tenzfunktion f(x) = a x−β, die den Verlauf der SLD beschreibt. Die spektrale
Leistungsdichte ist das Betragsquadrat der Fouriertransformierten. Je gröÿer β,
desto mehr dominieren langzeitige Veränderungen über kurzzeitige. Dahinter ist
die Zeitskala angegeben, auf der die SLD untersucht wurde. Eine detaillierte Be-
schreibung der SLD ist in Abschnitt 4.2 gegeben.

Die �Hinweise auf Periodizitäten� stammen aus unterschiedlichen Verö�entli-
chungen. Es handelt sich dabei um Periodizitäten, die in den zu Grunde liegenden
Lichtkurven gefunden wurden.
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Energie-
bereich

kürzeste Zeitska-
la der Variabili-
tät

Exponent β der SLD Hinweise auf
Periodizitäten

Optisch < 15min 2,4 (bis zu Tagen) 0,7 Tage, 4,16
und 7,0 Jahre

Röntgen < 1 Tag 1,5, . . . , 3 (bis zu Tagen) 140 Tage
HE Gamma < 1 Woche ? - -
SHE Gamma < 10min 2,0 ± 0,2 (bis zu Stun-

den in sehr hohem Fluss-
Zustand)

-

Tabelle 3.1: Bisherige Beobachtungen der Variabilität der elektromagnetischen Strahlung von
PKS 2155-304 in unterschiedlichen Wellenlängenbereichen. In der dritten Spalte ist hinter dem
Exponenten β die Zeitskala angegeben, bis zu der die SLD dem Potenzgesetz folgt. Sie ist in
der Regel durch die Dauer der Beobachtungskampagnen begrenzt.

3.4.1 Beobachtungen im Optischen

Die Variabilität des optischen Flusses von PKS 2155-304 wurde bisher vorwiegend
in einigen kürzeren Kampagnen untersucht, in denen die Quelle mehr oder weniger
regelmäÿig in Zeiträumen von bis zu einen Monat beobachtet wurde. Dabei wurde
festgestellt, dass der optische Fluss von Nacht zu Nacht um zwei bis zehn Prozent
schwankt (Smith et al., 1992; Heidt et al., 1997). Es konnten Veränderungen auf
Zeitskalen von einigen Stunden (Ryle et al., 2006), weniger als 30min (Paltani,
1999) und sogar weniger als 15min (Paltani et al., 1997) beobachtet werden. Bei
der Suche nach Periodizitäten des Flusses auf diesen Zeitskalen konnte lediglich
ein Hinweis auf eine Periode von 0,7 Tagen gefunden werden (Urry et al., 1993).

Die spektrale Leistungsdichte der Variabilität hat einen Verlauf einer Potenz-
Funktion mit dem Exponenten β = 2,4 auf einer Zeitskala von Tagen (Paltani
et al., 1997).

Smith et al. (1992) fanden, dass auch die lineare Polarisation des Lichtes
zwischen zwei und acht Prozent etwas schneller als der Fluss schwankt. Auch der
Polarisationswinkel verändert sich um bis zu 25◦ in einer Nacht. Zudem ist das
Licht im blauen tendenziell stärker polarisiert.

Bisherige Langzeit-Beobachtungen von PKS 2155-304 sind mit sehr groÿen
Lücken versehen bzw. leiden unter einer dürftigen Abtastung (Gri�ths et al.,
1979; Zhang & Xie, 1996; Dominici et al., 2004; Osterman et al., 2007). Zum Ver-
gleich ist die Lichtkurve von Osterman et al. (2007) zusammen mit der ROTSE-
Lichtkurve in Abbildung 3.5 abgebildet. Die ROTSE-Lichtkurve ist viel detail-
lierter und mit sehr viel kleineren Lücken versehen, als die Lichtkurve aus der
Literatur.

Bisherige Variabilitäts-Studien auf diesen langen Zeitskalen ergeben Hinweise
auf Periodizitäten von 4,16 und 7,0 Jahren (Fan, 2000). Leider wird nicht ange-
geben, wie aussagekräftig diese Ergebnisse sind.
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Abbildung 3.5: Optische Lichtkurve von PKS 2155-304. Die schwarzen Kreuze stellen die
Daten von ROTSE dar. Die Daten aus Osterman et al. (2007) sind in Rot eingezeichnet. Bei-
de Lichtkurven überschneiden sich zwischen 2003 und 2007. Die roten Kreuze sind über die
schwarzen gelegt, werden also nicht von ihnen verdeckt.

3.4.2 Beobachtungen im Röntgen

Untersuchungen der Röntgen-Emission von PKS 2155-304 zeigen, dass sich der
Röntgen�uss auf Zeitskalen kleiner als ein Tag verändert (Kataoka et al., 2001).
Auf Zeitskalen von Tagen hat die Variabilität eine spektrale Leistungsdichte, die
einem Potenzgesetz gleicht, dessen Exponent β zwischen 2 und 3 (Zhang et al.,
2002) liegt bzw. mit 2,8 (Kataoka et al., 2001) und 1,5 (Tagliaferri et al., 1989)
angegeben wird.

Osone & Teshima (2001) fanden in einer Röntgen-Lichtkurve mit einer Länge
von etwa 41

2
Jahren einen Hinweis auf eine Periodizität von etwa 140 Tagen.

Nach dem einfachen SSC-Modell erwartet man keine Korrelation zwischen op-
tischen Fluss und Röntgen-Fluss. In Abbildung 3.6 ist unter der optischen Licht-
kurve die längste Röntgen-Lichtkurve abgebildet. Sie besteht aus Daten, die seit
1996 mit dem All Sky Monitor (ASM) an Bord von RXTE gesammelt wurden
(Levine et al., 1996). Die Beobachtungen, die jeweils in Hundert-Tage-Intervallen
liegen, sind in dieser Arbeit zusammengefasst und gemittelt, weil die einzelnen
Beobachtungen ein kleines Signal-Rausch-Verhältnis aufweisen. Es ist zu erken-
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Abbildung 3.6: Optische und Röntgen-Lichtkurve von PKS 2155-304 im gleichen zeitlichen
Maÿstab.

nen, dass der gemessene Röntgen-Fluss auf groÿen Zeitskalen stark variiert. Der
Fluss schwankt innerhalb von 200 Tagen um einen Faktor > 3. Diese Variabilität
ist seit dem Jahr 2004, also etwa seitdem die Quelle mit ROTSE beobachtet wird,
verhältnismäÿig klein.

Obwohl PKS 2155-304 eine starke Röntgenquelle ist, reicht die Datenqua-
lität nicht aus, um die Variabilitäten auf Zeitskalen von Tagen und darunter
zu untersuchen. Seitdem ROTSE die Quelle untersucht, sind keine Röntgen-
Flussveränderungen auf groÿen Zeitskalen erkennbar.

3.4.3 Beobachtung von hochenergetischer Gammastrahlung

Gammastrahlung im GeV Bereich konnte zuerst 1995 mit dem Energetic Gamma
Ray Experiment Telescope (EGRET) beobachtet werden (Vestrand et al., 1995).
EGRET war ein Experiment auf dem Satelliten Compton Gamma Ray Observa-
tory, der von der NASA betrieben wurde.
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Nach dem einfachen SSC-Modell erwartet man eine Korrelation zwischen dem
optischen Fluss und dem Fluss HE Gammastrahlung. Es ist deshalb von beson-
derem Interesse, solche Lichtkurven zu vergleichen.

Das Gammastrahlen-Teleskop Fermi/LAT (Atwood & Fermi/LAT-Collaboration,
2009) hat seit August 2008 PKS 2155-304 beobachtet. Es ist das Haupt-Instrument
an Bord des Fermi-Satelliten (siehe Abbildung 3.7).

Abbildung 3.7: Bild des
Fermi-Satelliten. Quelle:
http://fermi.gsfc.nasa.gov/,
NASA E/PO, Sonoma State
University, Aurore Simonnet

Die Gammastrahlen-Lichtkurve ist mit einem
zeitgleichen Abschnitt der ROTSE Lichtkurve in
Abbildung 3.8 dargestellt. Es ist der mittlere
Fluss von jeweils einer Woche aufgetragen. Die ge-
messenen Gamma-Photonen haben eine maxima-
le Energie von etwa 300GeV. Der Fluss scheint
zu schwanken, wobei der gröÿte Wert etwa zwei
bis dreimal so groÿ ist, wie der niedrigste. Je-
doch leiden auch diese Daten unter einem klei-
nen Signal-Rausch-Verhältnis. Die optische Emis-
sion halbiert sich in den ersten drei Monaten der
Fermi-Beobachtungszeit, und auch der Gamma-
strahlungs�uss scheint einen seichten abfallenden Trend zu haben. Zwischen De-
zember 2008 und April 2009 haben keine ROTSE-Beobachtungen von PKS 2155-
304 stattgefunden.

Aufgrund der begrenzten Datenqualität können nur groÿe Schwankungen oder
Langzeit-Trends identi�ziert werden. Die Langzeit-Lichtkurve von Fermi reicht
also noch nicht aus, um Aussagen über die Variabilität zu liefern.

3.4.4 Beobachtung von sehr hochenergetischer Gammastrah-

lung

1997 wurden erstmals SHE Gammastrahlen von PKS 2155-304 gemessen (Chad-
wick et al., 1999). Man spricht ab einer Photonenenergie von mehr als 100GeV
von SHE Gammastrahlung. Das Durham Mark 6 atmospheric �Cerenkov telescope
in Australien konnte Gammastrahlung mir Energien gröÿer als 300GeV messen,
die dieser Quelle zugeordnet werden konnten. Es fanden sich erste Hinweise auf
eine Variabilität dieses Flusses auf Zeitskalen von Tagen.

Auch wenn nach dem einfachen SSC-Modell eine Korrelation zwischen opti-
schem Fluss und SHE Gammastrahlungs�uss unwahrscheinlich ist, lohnt es sich,
entsprechende Lichtkurven zu vergleichen.

H.E.S.S. (Horns & H.E.S.S. Collaboration, 2007) hat den Fluss der SHE Gam-
mastrahlung von PKS 2155-304 über Jahre häu�g beobachtet. In Abbildung 3.9
ist der monatliche mittlere Fluss aufgetragen, der als vorläu�ges Ergebnis in Le-
nain et al. (2008) verö�entlicht wurde. Es gibt groÿe Lücken in dieser Zeitreihe,
weil die Quelle nur einige Monate im Jahr mit H.E.S.S. beobachtbar ist. Der
mittlere Fluss variiert von Monat zu Monat und hat im Juli 2006 einen sehr ho-
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Abbildung 3.8: Optische und hochenergetische Gammastrahlen-Lichtkurve von PKS 2155-
304 im gleichen zeitlichen Maÿstab.

hen maximalen Wert, der etwa zehnmal gröÿer als der übliche mittlere Fluss ist.
Dies ist auf zwei enorme Gammastrahlen-Ausbrüche zurückzuführen, die am 28.
und 30. Juli stattfanden (Aharonian & H.E.S.S. Collaboration, 2007). Zu dieser
Zeit emittierte PKS 2155-304 auch im optischen in einen hohen Fluss, der drei
bis viermal höher als der bisher niedrigste gemessene war. Hingegen wurde kein
derartiger Anstieg im Sommer 2008 beobachtet, obwohl die Quelle im optischen
ähnlich stark leuchtete. Die einmalige Detektion eines solchen Ereignisses lässt
keinen Schluss zu, inwiefern es mit dem optischen Fluss zusammenhängt.

In 2005 scheinen die H.E.S.S. Datenpunkte einem ansteigenden Trend zu fol-
gen, während sich der optische Fluss fast verdoppelt. 2008 sinkt der optische
Fluss um mehr als die Hälfte, und auch die H.E.S.S.-Daten zeigen einen deut-
lichen abfallenden Trend. Um die Korrelation dieser Flüsse im Ruhezustand zu
untersuchen, sind in Abbildung 3.10 die monatlichen Flusszustände dieser Wel-
lenlängenbereiche gegeneinander aufgetragen. D.h. jeder Punkt stellt den mitt-
leren optischen und Gammastrahlungs-Fluss eines Monats dar. Der Fluss vom
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Abbildung 3.9: Optische und SHE Gammastrahlen-Lichtkurve von PKS 2155-304 im gleichen
zeitlichen Maÿstab. Unten ist der Gammastrahlungs-Fluss in kleinerer Skalierung aufgetragen,
damit die Schwankungen im Ruhezustand besser zu erkennen sind.

Juli von 2006 wurde weggelassen, damit wird lediglich der Ruhezustand betrach-
tet. In diesem Fall ist ein schwacher linearer Trend erkennbar. Der empirische
Pearson-Korrelationskoe�zient für zwei Datenreihen (xi) und (yi) mit jeweils N
Elementen ist berechenbar mit

r =

∑N
i=1 (xi − x̄) (yi − ȳ)√∑N

i=1 (xi − x̄)2
√∑N

i=1 (yi − ȳ)2
(3.10)

Aus den jeweils zehn Flusszuständen von H.E.S.S. und ROTSE ergibt sich r =
0,44. Eine schwache lineare Korrelation ist mit den Daten vereinbar, wenn man
die Fehler berücksichtigt. Bei der Gröÿe der Fehler ist das Ergebnis jedoch wenig
Aussagekräftig.

Der gröÿte gemessene Fluss im Juli 2006 liegt etwa 100 mal über dem übli-
chen Fluss-Niveau. Die Ausbrüche waren mit kleinen Schwankungen überlagert.
Die kleinste Zeitskala der Variabilität konnte auf weniger als 10 Minuten be-
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Abbildung 3.10: Darstellung
der Korrelation der monatlichen
Mittelwerte. Optischer Fluss gegen
hochenergetischen Gammastrahlungs-
Fluss von PKS 2155-304.

stimmt werden. In Superina & Degrange (2008) wird die Variabilität der Gamma-
Lichtkurve in diesen Nächten untersucht. Die spektrale Leistungsdichte gleicht der
von rotem Rauschen und folgt einem Potenzgesetz mit einem Exponenten von
2.0 ± 0.2. Des Weiteren �nden sich bei hohen Flusszuständen stärkere Schwan-
kungen als bei niedrigen Flusszuständen. Das weist darauf hin, dass die strah-
lungserzeugenden Prozesse sich multiplikativ verstärken (Uttley et al., 2005).

Es wird deutlich, dass die schlechte Datenqualität bzw. die mangelnde Abtas-
tung bisheriger Langzeitbeobachtungen in allen Wellenlängenbereichen für Va-
riabilitätsstudien auf groÿen Zeitskalen wenig aussagekräftige Resultate zulässt.
Mit den Daten des ROTSE-Teleskops ist eine deutlich verbesserte Qualität in
optischen Langzeitbeobachtungen erreicht worden. Keine bisherige Langzeitlicht-
kurve von PKS 2155-304 hat eine so gute Abtastung und Qualität. Es ist also zu
erwarten, dass eine Variabilitäts-Untersuchung Antwort darauf geben kann, ob
die Schwankungen des Flusses Periodizitäten aufweisen.



Kapitel 4

Zeitreihenanalyse der Lichtkurve

von PKS 2155-304

4.1 Die Strukturfunktion der Lichtkurve der Kern-

region

Die Berechnung der Strukturfunktion ist eine gängige Methode, die Variabilität
einer Zeitreihe im Zeitbereich zu analysieren (Simonetti et al., 1985). Im Zeitbe-
reich bedeutet, dass dabei keine Transformation in den Frequenzraum nötig ist.
Das Ergebnis ist ebenso zeitbezogen. Im Gegensatz dazu gibt es Methoden, die
im Frequenzraum arbeiten und frequenzbezogene Ergebnisse liefern.

Die Strukturfunktion kann Indizien für Periodizitäten der Zeitreihe liefern.
Eine Zeitreihe ist eine Folge von N Messwerten (ai), die zu unterschiedlichen
Zeiten (ti) gemessen wurden, i = 1, . . . , N . Fasst man die Zeitreihe (ai) als eine
Funktion der Zeit a(ti) auf, so lässt sich die Strukturfunktion erster Ordnung
durch

SF(τ) =
1

n

∑
ti

[a (ti + τ)− a (ti)]
2 (4.1)

de�nieren. n ist die Anzahl der Summanden. τ ist dabei ein Zeitabstand zwischen
beliebigen Messungen. Die Strukturfunktion ist demnach nur für die Zeitabstände
τ de�niert, die in der Zeitreihe existieren, d.h.

τ ∈ {|ti − tj| : ti ∈ T ∧ tj ∈ T} , (4.2)

wobei T die Menge der Messzeiten ist.
Je nach Gröÿenordnung der Zeitskala, auf der man die Strukturfunktion be-

trachten möchte, ist es sinnvoll, die Werte von τ in Intervallen der Länge ∆
zusammenzufassen und zu mitteln, um Schwankungen auf kleinen Zeitskalen zu

53
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unterdrücken. Diese Mittelung ist durch

SF (τ) =
1

m

∑
τj

SF(τj) , τj ∈ [τ −∆/2, τ + ∆/2) (4.3)

gegeben, wobei m die Anzahl der Summanden ist. Je gröÿer ∆ gewählt wird,
desto glatter wird die Strukturfunktion. Informationen auf Zeitskalen in der Grö-
ÿenordnung von ∆ und darunter gehen dabei verloren.

Abbildung 4.1: ROTSE Lichtkur-
ve und die selbige um τ = 100 Ta-
ge in die Zukunft verschoben. Für die
Strukturfunktion werden die Quadra-
te der Flussunterschiede der Daten-
punkte berechnet, die zeitlich überein-
ander liegen. Daraus wird der Mittel-
wert berechnet, welcher den Struktur-
funktionswert an der Stelle τ liefert.

Im Prinzip wird bei dieser Methode die Zeitreihe (ai) mit der selbigen um die
Zeit τ verschobenen Zeitreihe (a′i) verglichen. Dies ist in Abbildung 4.1 veran-
schaulicht. Es werden die Quadrate der Di�erenzen von sich in der Zeit überla-
gernder Messwerte (ai) und (a′i) gemittelt - dieser Mittelwert ist die Strukturfunk-
tion SF (τ). Ein hoher Wert der Strukturfunktion SF (τ) sagt also, dass in der
Zeit um τ verschobene Messwerte im Mittel stark von nicht verschobenen überla-
gerten abweichen. Ein niedriger Wert sagt, dass diese Abweichung im Mittel klein
ist.

Die Strukturfunktion ist also ein Maÿ für die Ähnlichkeit der Zeitreihe zu sich
selbst in der Zukunft bzw. Vergangenheit. Ein Minimum in der Strukturfunktion
bedeutet, dass sich die Zeitreihe bei dieser Zeitverschiebung am ähnlichsten ist,
wogegen ein Maximum das Gegenteil zeigt. Man kann sich leicht überlegen, was
eine Periodizität in der Zeitreihe für die Strukturfunktion bedeutet - es ist zu er-
warten, dass die Strukturfunktion bei ganzen Vielfachen der Periode ausgeprägte
Minima hat.

Bei einer ungleichmäÿig abgetasteten Zeitreihe bestehen zwischen den ein-
zelnen Messungen unterschiedliche Zeiträume. Ungleichmäÿige Abtastung, insbe-
sondere groÿe Lücken in der Zeitreihe verzerren die Strukturfunktion, wodurch
Fluktuationen oder sogar zusätzliche Maxima und Minima entstehen können. Das
liegt daran, dass durch die Lücken und die begrenzte Länge Informationen feh-
len. Diese Verzerrungen werden hier Abtast-E�ekte (Englisch: sampling e�ects)
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genannt. Statistische Messabweichungen erzeugen in der Strukturfunktion einen
zusätzlichen Beitrag, der für alle τ im Mittel gleich ist.

Die optische Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-304 ist eine Zeitreihe
mit N = 4708 vollkommen ungleichmäÿig abgetasteten Datenpunkten. Sie ist in
Abbildung 3.4 aufgetragen. Zwischen den einzelnen Beobachtungen sind Lücken
von 29 Sekunden bis 144 Tagen. In dieser Arbeit werden Periodizitäten auf Zeits-
kalen von zehn bis tausend Tagen gesucht. Für die Berechnung nach Gleichung
(4.3) wird eine Intervallgröÿe von ∆ = 1 Tag gewählt. Dadurch werden Fluktua-
tionen auf kürzeren Zeitskalen in der Strukturfunktion unterdrückt und damit
ihre Au�ösung auf einen Tag beschränkt.

Abbildung 4.2: Strukturfunktion der Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-304, links
mit linearer und rechts mit logarithmischer Skalierung beider Achsen. Zur Berechnung wurde
eine Intervallgröÿe von einem Tag gewählt. Bei τ ≈ 135 d be�ndet sich ein erstes ausgeprägtes
Maximum, bei τ ≈ 260 d ein erstes breites ausgeprägtes Minimum.

Abbildung 4.2 zeigt die Strukturfunktion der Lichtkurve der Kernregion von
PKS 2155-304. Man kann für jede Zeitskala die Schwankungen ablesen. Die Kur-
ve hat bei τ = 1 d den kleinsten Wert. Sie folgt dann einem ansteigenden Trend,
der bis etwa τ ≈ 1000 d einem Potenzgesetz folgt, wie an der doppeltlogarithmi-
schen Skala zu erkennen ist. Für τ < 1000 d �nden also bei gröÿeren Zeitskalen,
tendenziell gröÿere Schwankungen statt. Danach �acht der Trend ab. Dieser Ver-
lauf ist charakteristisch für Zeitreihen roten Rauschens (Kawaguchi & Mineshige,
1999). Für alle τ 6= 0 d hat die Strukturfunktion einen Beitrag aufgrund der sta-
tistischen Messabweichung. Dieser Beitrag ist im Mittel gleich, verrauscht aber
die Strukturfunktion. Die statistischen Messabweichungen von ROTSE sind je-
doch im Verhältnis zu den Fluss-Schwankungen so klein, dass sie hier keine Rolle
spielen.

Es gibt ausgeprägte Minima und Maxima, die regelmäÿig im Kurvenverlauf
angeordnet sind. Die Amplituden nehmen mit zunehmendem Zeitabstand τ zu.
Das erste ausgeprägte Maximum bei τ ≈ 135 d weist auf eine starke Unähn-
lichkeit bei dieser Zeitverschiebung hin. Das etwa 190 Tage breite ausgeprägte
Minimum bei ungefähr 260 Tagen zeigt eine groÿe Ähnlichkeit bei dieser und
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ähnlicher Zeitverschiebung. Es �nden sich weitere Minima und damit Ähnlichkei-
ten bei etwa 550, 880, 1250 und 1550 Tagen. Betrachtet man die Minima als Folge
derselben periodischen Ursache mit der Periode T , so ergäben sich ihre Positionen
zu ganzen Vielfachen der Periode τmin,i = i T , i ∈ N. Aus den Minima ergeben
sich jedoch leicht unterschiedliche Perioden von ungefähr 260, 275, 293, 313, 310
Tagen. Die Periode scheint mit zunehmendem Zeitabstand zuzunehmen. Es ist
denkbar, dass die Periode mit der Zeit variiert. Eine veränderliche Periode er-
klärte auch die groÿe Breite des ersten Maximums, denn benachbarte periodische
Strukturen der Lichtkurve lägen dann bei leicht unterschiedlichen Zeitabständen
übereinander. Dadurch ergäbe sich im Mittel ein breites erstes Minimum in der
Strukturfunktion.

Abhängig vom Zeitabstand τ �ieÿen unterschiedlich viele Daten in die Be-
rechnung der Strukturfunktion ein. Das liegt an der unregelmäÿigen und un-
gleichmäÿigen Abtastung der Zeitreihe. Diese Abhängigkeit ist in Abbildung 4.3
aufgetragen. Es ist ein linear abfallender Trend zu sehen. Mit zunehmendem τ
�ieÿen immer weniger Daten in die Berechnung ein. Zudem gibt es ausgeprägte
Minima. Diese liegen bei Zeitabständen τ , bei denen sich Lücken mit Daten über-
lagern. Hier ist die Anzahl sich überlagernder Daten besonders klein. An diesen
Stellen und bei groÿen τ gehen viele Informationen verloren. Es ist zu erwarten,
dass an diesen Stellen Abtast-E�ekte eine besonders groÿe Rolle spielen. Dort
treten vermehrt groÿe Oszillationen in der Strukturfunktion auf, die zusätzliche
Maxima und Minima erzeugen können. Das erste Minimum in dieser Abbildung
liegt bei etwa 180 d, überlagert sich also nicht mit dem ersten Minimum in der
Strukturfunktion. Es gibt jedoch Überlagerungen bei den anderen Minima, z.B.
bei 900 d. Eine systematische Untersuchung der Signi�kanz des ersten Minimums
erfolgt weiter unten in dieser Arbeit.

Abbildung 4.3: Anzahl der in
die Strukturfunktion ein�ieÿenden Be-
obachtungen in Abhängigkeit vom
Zeitabstand τ .

Die Strukturfunktion für kleine τ ist also weniger von Abtast-E�ekten be-
tro�en. Deshalb wird das erste Minimum als am bedeutendsten angesehen. Hier
�ieÿen am meisten Informationen der Lichtkurve ein.
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4.1.1 Quantitative Bestimmung der Periode

Um die Periode quantitativ zu bestimmen wird die Strukturfunktion mit Struk-
turfunktionen von Sinuskurven mit unterschiedlichen Perioden verglichen. Sie
sind so konstruiert, dass sie den gleichen Mittelwert und die gleiche Varianz wie
die PKS 2155-304-Lichtkurve haben. Dafür wird jeweils der Korrelationskoe�-
zient r nach Gleichung 3.10 für das Intervall berechnet, über das sich das erste
Maximum und Minimum erstreckt. Dieses Intervall hat seinen Anfang bei Null
Tagen und endet an der Wendestelle zwischen dem ersten Minimum und zweiten
Maximum. Es �ieÿen N = 390 Datenpaare in die Rechnung ein. Die Ergebnis-
se sind in Abbildung 4.4 aufgetragen. Die stärkste Korrelation ergibt sich bei
Periode von 256 d. Der Korrelationskoe�zient ist rmax = 0,881.

Das erste Minimum in der Strukturfunktion weist auf eine Periodizität
von 256 Tagen in der optischen Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-
304 hin.

Abbildung 4.4: Links: Strukturfunktionen der PKS 2155-304-Lichtkurve und einer Sinuskurve
mit einer Periode von 256 Tagen (rot). Rechts: Korrelationskoe�zienten aus dem Vergleich der
Strukturfunktionen von PKS 2155-304 und Sinuskurven unterschiedlicher Perioden auf dem
Intervall von 0 bis 390 Tagen.

Die Strukturfunktion ist zwar eine sehr zuverlässige Methode, um Periodi-
zitäten in Zeitreihen zu �nden, jedoch kann sie nur auf den Informationsgehalt
zurückgreifen, der in der Zeitreihe steckt. Und der ist durch den Beobachtungs-
zeitraum und Beobachtungslücken begrenzt.

Hieraus ergibt sich die Frage nach der Signi�kanz. Eine zufällig �ackernde
Quelle, die mit dieser Abtastung Beobachtet wird, könnte durch Abtaste�ekte ein
solches Minimum in der Strukturfunktion haben. Dafür ist die Wahrscheinlichkeit
zu bestimmen.

Es lässt sich also eine Nullhypothese formulieren: �Der optische Fluss der
Kernregion von PKS 2155-304 variiert zufällig mit der Zeit. Und das Minimum in
der Strukturfunktion tritt zufällig auf.� Zufälliges Variieren ist sehr weit gefasst.
Und bei Betrachtung der Lichtkurve stellt man fest, dass nicht jede Art von



58 KAPITEL 4. ZEITREIHENANALYSE DER LICHTKURVE

zufälligem Variieren in Frage kommt (siehe Abschnitt 3.3). Die Nullhypothese
ist also zu verfeinern. Dafür wird im Folgenden die Lichtkurve im Frequenzraum
untersucht.

4.2 Die spektrale Leistungsdichte

In diesem Abschnitt wird den Ausführungen von Priestley (1967) gefolgt. Eine
reelle Funktion der Zeit f(t) lässt sich als eine Überlagerung von unendlich vielen
harmonischen Funktionen unterschiedlicher Kreisfrequenzen ω und Amplituden
darstellen. Die Darstellung ist das generalisierte Fourier-Integral

f(t) =

∞∫
−∞

eiωt dG(ω) , (4.4)

bei dem G(ω) eine nicht notwendiger Weise analytische Funktion darstellt, die
eindeutig durch f(x) bestimmt ist. Sie vereinheitlicht das herkömmliche Fourier-
Integral mit der Fourierreihen-Darstellung.

Vereinfacht gesagt, handelt es sich um eine Überlagerung unendlich vieler
Sinus- oder Kosinus-Funktionen mit unterschiedlichen Amplituden und Kreisfre-
quenzen. |dG(ω)| ist die Amplitude der harmonischen Komponente der Kreisfre-
quenz ω. Das Quadrate dieser Amplitude ergibt die spektrale Leistung |dG(ω)|2,
die für ein stückweise stetig di�erenzierbares G(ω) auf di�erenzierbaren Abschnit-
ten in�nitesimal ist. Um die harmonischen Komponenten untersuchen zu können,
de�niert man die spektrale Leistungsdichte SLD(ω) durch

SLD(ω) =
|dG(ω)|2

dω
. (4.5)

In ihr spiegeln sich Periodizitäten in ausgeprägten Maxima bei entsprechender
Kreisfrequenz wider.

Für den Fall, dass G(ω) di�erenzierbar ist, gilt

dG(ω)

dω
= f̂(ω) , (4.6)

wobei f̂(ω) die Fouriertransformierte von f(t) ist. In diesem Fall konvergiert
∞∫

−∞
|f(t) dt| notwendigerweise, und (4.4) ergibt sich zu

f(t) =

∞∫
−∞

eiωt f̂(ω) dω . (4.7)
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Die spektrale Leistungsdichte einer solchen Funktion der Zeit f(t) ist dann das
Betragsquadrat der Fouriertransformierten f̂(ω):

SLD(ω) =
∣∣∣f̂(ω)

∣∣∣2 . (4.8)

Für eine Zeitreihe mit konstanten Abständen zwischen den Messwerten, lässt
sich also die Fouriertransformierte und damit die spektrale Leistungsdichte mit-
tels der diskreten Fouriertransformation numerisch berechnen. Für Zeitreihen mit
unterschiedlichen Abständen zwischen den Beobachtungen, wie es bei der PKS
2155-304 Lichtkurve der Fall ist, kann die spektrale Leistungsdichte nur Nähe-
rungsweise berechnet werden1. Eine geeignete Abschätzung für die spektrale Leis-
tungsdichte liefert das Lomb-Scargle Periodogramm.

4.2.1 Das Lomb-Scargle-Periodogramm der Lichtkurve der

Kernregion von PKS 2155-304

Die Berechnung des normierten Lomb-Scargle-Periodogramms (Lomb, 1976; Scargle,
1982) ist eine Methode, die spektrale Leistungsdichte von ungleichmäÿig abgetas-
teten Zeitreihen endlicher Länge näherungsweise zu bestimmen.

Sei (ai) eine Zeitreihe von Messwerten von Messungen zu den Zeiten (ti), so
ist ihr Lomb-Scargle-Periodogramm de�niert durch:

LSP(ω) =
1

2σ2


[∑

j (aj − ā) cos (ω (tj − ε))
]2

∑
j cos2 (ω (tj − ε))

+

[∑
j (aj − ā) sin (ω (tj − ε))

]2
∑

j sin2 (ω (tj − ε))

 (4.9)

Dabei sind σ2 die Varianz, auf die normiert wird und ā der Mittelwert der
Messwerte. Die Zeit

ε =
1

2ω
tan−1

∑
j sin (2ωtj)∑
j cos (2ωtj)

sorgt für die Phaseninvarianz von LSP(ω) (Press & Rybicki, 1989).
Ungleichmäÿige Abstände zwischen den Messungen, die endliche Länge der

Zeitreihe und statistische Messfehler beeinträchtigen das Lomb-Scargle-Periodo-
gramm durch so genannte Leck-E�ekte. Dadurch entsteht ein künstliches Oszil-
lieren, zusätzliche Beiträge bei gewissen Frequenzen und man beobachtet eine
Stauchung. Für ein Maximum muss deshalb geprüft werden, ob es einem Leck-
E�ekt entstammt, bevor es als Indiz für eine Periodizität angesehen werden kann.

Das Lomb-Scargle-Periodogramm der Lichtkurve von PKS 2155-304 ist in
Abbildung 4.5 aufgetragen. Es zeigt sich dabei ein abfallender Trend, der über
ein breites Frequenzband einem Potenzgesetz ähnelt.

1Auch bei Zeitreihen mit konstantem Abstand liefert die Fouriertransformation auch nur
eine Abschätzung für die intrinsische spektrale Leistungsdichte, da die Zeitreihe eine endliche
Länge hat. Denn Informationen über den Verlauf auÿerhalb des Beobachtungszeitraumes liegen
nicht vor.
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Abbildung 4.5: Lomb-Scargle-Periodogramm der Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-
304 in doppelt logarithmischer Darstellung. Es zeichnet sich ein Potenzgesetz im abfallenden
Trend ab. Bei hohen Frequenzen gibt es scharfe Maxima bei Frequenzen von reziproken ganzen
Tagen. Diese sind auf einen Leck-E�ekt zurückzuführen, der durch nächtliches Beobachten
zustande kommt.

Da die Lichtkurve ungleichmäÿig abgetastet ist, regelmäÿige Lücken in der
Gröÿenordnung von 100 Tagen hat und eine endliche Länge besitzt, ist davon
auszugehen, dass Lecke�ekte einen signi�kanten Ein�uss haben. So ist das Ma-
ximum bei ν = ω

2π
≈ 1

2000 d
auf die Länge der Lichtkurve von 1912 Tagen zu-

rückzuführen. Die Maxima bei hohen Frequenzen entstehen durch die nächtli-
chen Beobachtungsfenster. Bei niedrigen Frequenzen ν < 1

1000 d
ist die Steigung

des Trends nahezu Null. Weiter unten wird gezeigt, dass dies wahrscheinlich auf
Leck-E�ekten beruht.

Das Lomb-Scargle-Periodogramm liefert also nur eine grobe Näherung der in-
trinsischen spektralen Leistungsdichte. Die Güte der Näherung kann abgeschätzt
werden, indem die Lomb-Scargle-Periodogramme von simulierten Lichtkurven be-
trachtet werden, deren intrinsische spektrale Leistungsdichte bekannt ist. Unter-
liegen sie der gleichen Abtastrate, können die Leck-E�ekte untersucht werden.
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Der potenzgesetzartige abfallende Trend und die Akkretionsmodelle für AGNs
(siehe erstes Kapitel) motivieren, rotes Rauschen für die simulierten Lichtkurven
zu verwenden.

4.2.2 Simulierte Lichtkurven

Erzeugung von Potenzgesetz-Rauschen

Zur Simulation von Lichtkurven verwenden wir die Methode vorgestellt in (Tim-
mer & Koenig, 1995). Es werden nichtdeterministische Lichtkurven erzeugt, bei
dem der Trend der spektrale Leistungsdichte einem Potenzgesetz folgt, so dass
im Mittel

SLD(ω) ∼ ω−β (4.10)

ist. Dazu wird zunächst die Fouriertransformierte f̂(ω) generiert, indem die Am-
plitude und Phase für jede Frequenz zufällig gewählt werden. Anschlieÿend wird
die Funktion f(t) mittels inverser Fouriertransformation berechnet.

Der Real- und Imaginär-Teil der komplexen Fouriertransformierten ergeben
sich aus normalverteilten Zufallszahlen, die um die Null verteilt sind. Um den
gewünschten Trend der Spektralen Leistungsdichte zu erreichen, wird die Stan-
dardabweichung proportional zu ω−β/2 gewählt2. Eine normalverteilte Zufallszahl
mit Mittelwert µ und Standardabweichung σ wird mit N (µ, σ) bezeichnet. Damit
ergibt sich:

f̂(ω) ∼
[
N
(
0, ω−β/2

)
+ iN

(
0, ω−β/2

)]
(4.11)

Wegen SLD(ω) =
∣∣∣f̂(ω)

∣∣∣2 folgt die spektrale Leistungsdichte einer Verteilung, die
sich aus der Summe der Quadrate zweier normalverteilter Zufallszahlen ergibt.
Eine solche Verteilung nennt sich χ2-Verteilung mit zwei Freiheitsgraden χ2

2:

SLD(ω) ∼
[
N 2
(
0, ω−β/2

)
+ N 2

(
0, ω−β/2

)]
=

(
1

ω

)β

χ2
2 (4.12)

In Abbildung 4.6 ist die Wahrscheinlichkeitsdichte einer χ2
2 Verteilung dargestellt.

Der Algorithmus für die Erzeugung von Potenzgesetz-Rauschen bedient sich
der diskreten Fouriertransformation für eine gerade Anzahl von Elementen der
zu simulierenden Zeitreihe. Sie besteht in den wesentlichen Schritten:

1. Wähle einen Exponenten β. Dabei führt β > 1 zu rotem Rauschen, β = 0
zu weiÿem, β < 0 zu blauem Rauschen.

2Der Proportionalitätsfaktor ist eine frei wählbare Konstante, die sich allein auf die Nor-
mierung der Lichtkurve auswirkt. In dieser Arbeit wird er auf eins gesetzt, da die Normierung
später erfolgt.
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Abbildung 4.6: χ2
2-

Verteilung aus zwei normal-
verteilten Zufallszahlen mit
einer jeweiligen Standardab-
weichung von eins.

2. Für jede Frequenz ωi wähle für den Real- und Imaginär- Teil von f̂ jeweils
eine normalverteilte Zufallszahl mit Erwartungswert Null und Standardab-
weichung ω−β/2.

3. Damit die Zeitreihe reell ist, muss die Fourier-Komponente, der gröÿten
beitragenden Frequenz, notwendiger Weise reell sein. Diese heiÿt Nyquist-
Frequenz. Für sie ist also nur eine Zufallszahl für den Realteil zu wählen.

4. Weiterhin müssen für eine reelle Zeitreihe die Fourier-Komponenten der
negativen Frequenzen den komplex konjugierten der positiven Frequenzen
entsprechen, d.h. f̂(−ωi) = f̂ ∗(ωi) gilt.

5. Durch Rücktransformation der Fouriertransformierten erhält man eine Zeitrei-
he roten Rauschens.

Auf diese Art numerisch erzeugte Zeitreihen mit N Elementen bestehen aus
Überlagerungen von Schwingungen mit Frequenzen in einer willkürlichen Einheit
ω = 1

N
, 2

N
. . . (N/2−1)

N
, 1

2
. Die freie Wahl der Frequenz-Einheit ist durch die Ska-

leninvarianz roten Rauschens begründet. Die kleinste Frequenz, die beiträgt, ist
1
N
. Die spektrale Leistungsdichte ist für noch kleinere Frequenzen nicht de�niert.

Im Lomb-Scargle-Periodogramm äuÿert sich das in einem Abknicken zu niedrige-
ren Frequenzen hin. In der Zeitreihe resultiert aus dem Fehlen niederfrequenter
Schwingungen die Abwesenheit von Langzeittrends.

Ideales rotes Rauschen ist frei von einer derartigen De�nitionslücke. Um den-
noch eine zufrieden stellende Zeitreihe roten Rauschens zu erhalten, in der Schwin-
gungen kleinerer Frequenzen eingehen, reicht es, eine Zeitreihe zehnfacher Länge
mit 10×N Elementen zu simulieren und davon nur einen Abschnitt von N Ele-
menten zu verwenden (Edelson et al., 2002).
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Erzeugung einer künstlichen Lichtkurve aus simuliertem Rauschen

Eine künstliche Lichtkurve soll die gleiche Abtastung, die gleichen Standardab-
weichung des Flusses, den gleichen Mittelwert des Flusses und den gleichen Mess-
fehler besitzen, wie die gemessene.

Um die simulierte Zeitreihe mit der Abtastung versehen zu können, darf der
zeitliche Abstand zwischen den Messwerten der simulierten Zeitreihe nicht gröÿer
sein als der kleinste zeitliche Abstand, der in der Abtastung existiert. Zudem
muss die Länge der simulierten Zeitreihe mindestens zehnmal so lang sein, wie die
Abtastung. Es müssen folgende Schritte in dieser Reihenfolge ausgeführt werden:

1. Die Simulierte Zeitreihe soll genau die gleiche Abtastung wie die reale ha-
ben. Das heiÿt, sie soll genau so viele Elemente haben, wie die reale. Und
die Beobachtungszeiten sollen übereinstimmen. Also wird für jede Beobach-
tungszeit der realen Lichtkurve ein zeitgleicher Wert der simulierten Zeitrei-
he ausgewählt. Die ausgewählten Werte ergeben die Zeitreihe, die restlichen
werden verworfen.

2. Um die gleiche Standardabweichung zu erreichen, werden alle Werte ai der
simulierte Zeitreihe mit dem Verhältnis der Standardabweichungen σreal der
realen Lichtkurve und σsim der simulierten Zeitreihe multipliziert:

a′i = ai
σreal
σsim

(4.13)

3. Um den Mittelwert anzupassen, werden zu allen Werten a′i eine Konstante
addiert, die gleich der Di�erenz der Mittelwerte āreal der realen Lichtkurve
und ā′ der simulierten Zeitreihe ist:

a′′i = a′i + (āreal − ā′) (4.14)

4. Die fertige Lichtkurve muss auf ihre physikalische Tauglichkeit überprüft
werden. Denn je nach Verhältnis von Standardabweichung und Mittelwert
können negative Flüsse im roten Rauschen entstehen. Das tritt umso häu-
�ger auf, je kleiner der Exponent β des simulierten Rauschens ist.

Episoden mit negativen Flüssen sind für das Modell eines akkretierenden
schwarzen Loches als Zeiten im Ruhezustand zu interpretieren. Negative
Flüsse werden also auf Null gesetzt.

5. Zuletzt wird der Messfehler hinzugefügt. Zu jedem Wert a′′i wird der Feh-
ler σ(a′′i ) gewählt. Das Verhalten der Messfehler in Abhängigkeit von der
Messgröÿe muss für das Instrument individuell bestimmt werden, für das die
Lichtkurve simuliert wird. Der Messfehler kann dann im Einzelnen als eine
normal- (oder poissonverteilte) Zufallszahl ermittelt werden. Damit ergibt
sich die künstliche Lichtkurve a′′′ mit

a′′′i = a′′i +N (0, u(a′′i )) = N (a′′i , σ(a′′i )) . (4.15)
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Dabei ist zu beachten, dass die Standardabweichung der simulierten Licht-
kurve durch Hinzufügen des Messfehlers zunimmt. Dieses Verfahren ist also
nur für sehr kleine Messfehler sinnvoll. Für gröÿere Messfehler muss die
Erhöhung der Standardabweichung im Vorwege abgeschätzt und bei der
Skalierung (Schritt 2.) berücksichtigt werden.

4.2.3 Simulierte Lichtkurven für PKS 2155-304

Mit den oben beschriebenen Methoden können Lichtkurven für PKS 2155-304
simuliert werden. Abtastung, mittlerer Fluss und Standardabweichung des Flusses
ergeben sich direkt aus der Lichtkurve. Der mittlere statistische Messfehler als
Funktion des gemessenen Flusses von ROTSE-III ist noch zu ermitteln.

Charakterisierung der Messfehler

Die mittlere statistische Messabweichung hängt von dem Fluss ab und kann aus
vielen Beobachtungen nicht veränderlicher Sterne abgeschätzt werden. Die opti-
sche Helligkeit und damit der Fluss solcher Sterne sind konstant über Zeiträu-
me, die klein gegenüber Zeitskalen der Sternentwicklung sind. Eine Schwankung
der gemessenen Helligkeit solcher Objekte auf kurzen Zeitskalen ist demnach auf
eine statistische Messabweichung des Flusses zurückzuführen. Die Standardab-
weichung des arithmetischen Mittels des gemessenen Flusses konvergiert für viele
Messungen gegen die mittlere statistische Messabweichung.

Im August 2005 wurden 660 Aufnahmen von PKS 2155-304 gemacht. Dabei
wurden neben PKS 2155-304 insgesamt 13069 weitere Objekte in den Aufnah-
men mit beobachtet. Die Anzahl der Beobachtungen eines Objektes ist jedoch in
den meisten Fällen kleiner. Dafür gibt es drei Gründe. Erstens werden schwach
leuchtende Objekte nur in dunklen Nächten beobachtet. Für jede Aufnahme gibt
es also eine maximale Magnitude (Englisch: limiting magnitude), Objekte mit
gröÿerer Magnitude können nicht beobachtet werden. Zweitens verringert Daten-
selektion die Anzahl der Beobachtungen eines Objektes. Drittens werden Objekte
die nah am Rand der Aufnahmen liegen tendenziell seltener beobachtet, weil die
Ausrichtung des Teleskops um die Position von PKS 2155-304 leicht variiert und
das Bild wegen der Teleskopmontierung in Abhängigkeit von der Beobachtungs-
zeit um das Kamerazentrum minimal rotiert.

Für die Abschätzung des Messfehlers sind nur Objekte berücksichtigt, die
in mindestens einem Drittel der Aufnahmen, also 220 mal beobachtet wurden.
Diese Zahl ist ein durch Abwägen gefundener Kompromiss, der sich daraus ergibt,
dass viele Messungen benötigt werden (erst bei vielen Messungen konvergiert
die Standardabweichung gegen den mittleren Messfehler) und dass die Zahl der
verworfenen Objekte nicht zu groÿ sein soll.

Die Standardabweichungen der Flüsse der übrig gebliebenen 3116 Objekte
sind in Abbildung 4.7 gegen die Mittelwerte aufgetragen. Der Messfehler in Ab-
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hängigkeit des Flusses lässt sich durch eine Parametrisierung einer Potenzfunktion
abschätzen. Dafür werden Medianwerte der Standardabweichungen in Flussinter-
vallen verwendet, wodurch Ausreiÿer aussortiert werden, die vermutlich verän-
derliche Objekte sind. Es ergibt sich für die mittlere Messabweichung:

σ(Φ)

mJy
= 30,7

(
Φ

mJy

)1,302

+ 0,0564 (4.16)

Diese wird für die Erzeugung der künstlichen Lichtkurven verwendet.
Eine künstliche Lichtkurve stellt die Emission der Kernregion dar. Das Te-

leskop misst jedoch den Fluss der gesamten Galaxie. Deshalb bezieht sich die
mittlere Messabweichung auf diesen Gesamt�uss. Zu einem Flusswert der Kern-
region muss also noch der Fluss der restlichen Galaxie addiert werden, bevor
Formel 4.16 verwendet wird.

Beispiel einer simulierten Lichtkurve

Abbildung 4.8 zeigt eine simulierte Zeitreihe Roten Rauschens und die daraus
hervorgegangene künstlich Lichtkurve mit Eigenschaften der PKS 2155-304 Licht-
kurve. D.h. der mittlere Fluss, die Standardabweichung des Flusses und die Ab-
tastung sind wie bei der realen Lichtkurve. Die Messfehler sind so simuliert, dass
sie dem Messfehler der realen Photometrie des Teleskops entsprechen.

Die kleinsten Abstände zwischen den Messwerten sind in der Gröÿenordnung
von einer halben Minute. Sie erstrecken sich über einen Zeitraum von 1912 Ta-
gen. Die simulierten Zeitreihen, aus der schlieÿlich die simulierten Lichtkurven
gewonnen werden, bestehen aus 226 = 67108864 Elementen3. Diese Zahl ist durch
die Gröÿe des Arbeitsspeichers der verfügbaren Rechner begrenzt.

Aufgrund der Skaleninvarianz von rotem Rauschen ist die Wahl der Einheiten
frei. Als Einheit bietet sich eine halbe Minute an, damit ein Zeitraum von fast 64
Jahren abgedeckt wird, der mindestens zehnmal so lang wie die PKS 2155-304
Lichtkurve ist.

Die spektrale Leistungsdichte von rotem Rauschen und das Lomb-Scargle-
Periodogramm einer daraus erzeugten simulierten Lichtkurve ist in Abbildung
4.9 dargestellt. Es werden die Lecke�ekte deutlich, die insbesondere die Steigung
betre�en. Damit ist ein direktes Ablesen des Exponenten β an der Steigung aus
dem Lomb-Scargle-Periodogramm unmöglich.

Abbildung 4.10 zeigt das Lomb-Scargle Periodogramm der Lichtkurve von
PKS 2155-304 und einer simulierte Lichtkurve. Beide besitzen einen ähnlichen
Trend und ähnliche Oszillationen. Das motiviert die Annahme, dass die opti-
sche Emission von PKS 2155-304 ebenfalls rotes Rauschen ist. Ihr Periodogramm
unterliegt den gleichen Lecke�ekten.

3Für die schnelle Fouriertransformation sind für die Anzahl der Elemente Potenzen von zwei
am e�zientesten.
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Abbildung 4.7: Standardabweichungen des arithmetischen Mittels der Flüsse von 3116 Objek-
ten gegen ihren mittleren Fluss. Jeder schwarze Punkt stellt die Standardabweichung und den
Mittelwert des Flusses eines Objektes im August 2005 dar. Es sind nur Objekte berücksichtigt,
die mindestens in einem Drittel der Aufnahmen beobachtet wurden. Es ist davon auszugehen,
dass der gröÿte Teil der Objekte nicht variable Sterne sind. Die rote Kurve ist eine Anpas-
sung einer Potenzfunktion an Medianwerte. Dadurch werden Ausreiÿer, die vermutlich variable
Objekte sind, bei der Anpassung übergangen. Die so erhaltene Kurve ist eine konservative
Abschätzung des statistischen Fehlers der Einzelmessungen von ROTSE in Abhängigkeit des
Flusses.

Leck-E�ekte und Abschätzung des Exponenten β

Die Lecke�ekte entstehen aus der Abtastung. Abbildung 4.11 zeigt die Leckef-
fekte für unterschiedliche β. Links sind Lomb-Scargle-Periodogramme für jeweils
eine simulierte Lichtkurve aufgetragen. Rechts sind Häu�gkeitsverteilungen der
Werte in Form einer Karte dargestellt. Dazu wurde aus jeweils 10000 simulierten
Lichtkurven für jede Frequenz ein Histogramm der Periodogrammwerte erstellt.

Die Häu�gkeitsverteilung entspricht nicht mehr der χ2
2-Verteilung, die der Si-

mulation zu Grunde liegt. Diese hätte in dieser Darstellung einen gleichmäÿigen
Verlauf um eine Gerade mit der Steigung von −β. Stattdessen erkennt man eine
oszillierende Struktur mit einem �acheren abfallenden Trend. Besonders sticht
eine Oszillation nah der Frequenz ν = 0.0027/Tag ≈ 1/Jahr hervor. Diese ist
eine Folge der jährlich auftretenden periodischen Beobachtungslücken. Der ab-
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Abbildung 4.8: Künstliche Lichtkurve. Auf der linken Seite ist eine Zeitreihe roten Rauschens
mit β = 2,0 aufgetragen. Sie besteht aus einem Datenpunkt pro halber Minute und ist 2000 Tage
lang. Rechts wurde der Zeitreihe auf die Abtastrate der ROTSE Lichtkurve reduziert. Sie wurde
so skaliert, dass Standardabweichung und Mittelwert des Flusses denen der ROTSE Lichtkurve
entsprechen. Zudem wurde jedem Datenpunkt ein statistischer Messfehler hinzugefügt. Negative
Flüsse (bei 1800 d) wurden nach der Skalierung auf Null gesetzt.

Abbildung 4.9: Links: Spektrale Leistungsdichte von simuliertem roten Rauschens mit β = 2.
Sie fällt entsprechend um zwei Dekaden pro Dekade Frequenz ab und folgt einer Potenzfunktion
SLD ∼ ω−β , dargestellt in rot. Rechts: Lomb-Scargle-Periodogramm der künstlichen Lichtkurve
erzeugt aus demselben roten Rauschen. Leck-E�ekte erzeugen zusätzliche Oszillationen und
sorgen dafür, dass der Trend viel �acher ist, als der der genuinen spektralen Leistungsdichte.

�achende E�ekt wird mit zunehmenden β stärker. Das bedeutet, dass der Trend
zwar immer steiler wird, jedoch gegen eine maximale Steigung konvergiert. Zudem
schnürt sich die Verteilung immer weiter zusammen.

Das Lomb-Scargle-Periodogramm liefert zwar die beste Näherung für die spek-
trale Leistungsdichte, jedoch ist die stauchende Wirkung der Leck-E�ekte hier so
gravierend, dass das Potenzgesetz der tatsächlichen spektralen Leistungsdichte
nicht bestimmt werden kann. Für jedes β ist jedoch die Häu�gkeitsverteilung
der Periodogrammwerte aus den Simulationen bekannt. Dies lässt sich ausnut-
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Abbildung 4.10: Links: Lomb-Scargle-Periodogramm der Lichtkurve der Kernregion von PKS
2155-304. Rechts: Lomb-Scargle-Periodogramm einer künstlichen Lichtkurve roten Rauschens
mit β = 2,0. Beide Periodogramme haben eine ähnliche Gestalt.

zen, indem für eine Rotes-Rauschen-Lichtkurve, deren β unbekannt ist, diejenige
Häu�gkeitsverteilung ausgewählt wird, die am besten zu ihrem Lomb-Scargle-
Periodogramm passt. Mit dieser Wahl ist auch das am besten passende β gefun-
den.

Dafür ist die Häu�gkeitsverteilung als Wahrscheinlichkeitsverteilung aufzufas-
sen. Für jede Frequenz wird ein Histogramm der Lomb-Scargle-Periodogrammwerte
erstellt. Für ein gegebenes Periodogramm lässt sich für jede Frequenz die Wahr-
scheinlichkeit für das Auftreten des Wertes aus dem zugehörigen normierten Hi-
stogramm ablesen. Um der Verteilung den stufenartigen Charakter zu nehmen,
ergibt sich die Wahrscheinlichkeit aus linearer Interpolation zwischen den Histo-
grammwerten. Für die Anschaulichkeit ist dies für eine Frequenz in Abbildung
4.12 dargestellt. In linearer Darstellung ähnelt die Verteilung immernoch der χ2

2-
Verteilung.
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Abbildung 4.11: Verteilung der Lomb-Scargle-Periodogrammwerte von jeweils 10000 simu-
lierten Lichtkurven. Links sind die Medianwerte mit den Grenzen aufgetragen, in denen 68,3%
der Werte um den Medianwert liegen. Dazu ist eine Potenzfunktion mit dem Exponenten −β
eingezeichnet. Rechts ist dazu eine Karte den Häu�gkeitsverteilungen der Werte abgebildet.
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Abbildung 4.12: Histogramm der Lomb-Scargle-Periodogrammwerte bei der Frequenz ν =
1

20Tagen für β = 2,0 - links mit konstanter Breite der Histogramm-Intervalle, rechts mit konstan-
ter Breite in logarithmischer Darstellung. Sie sind auf eins normiert. Durch lineare Interpolation
erhält man aus der Treppenfunktion eine ziemlich glatte Kurve, die die Wahrscheinlichkeits-
dichte approximiert.

Um für ein gegebenes Lomb-Scargle-Periodogramm einer Lichtkurve die beste
Häu�gkeitsverteilung zu �nden, wird sich in dieser Arbeit einer Methode ba-
sierend auf einer Maximum-Likelihood-Analyse bedient. Es werden für alle N
Frequenzen die Wahrscheinlichkeiten pi für das Auftreten der Periodogrammwer-
te miteinander multipliziert. Damit erhält man die Wahrscheinlichkeit P , dass
genau dieses Periodogramm aus allen Möglichkeiten zustande kommt:

P =
N∏

i=1

pi . (4.17)

Die Wahrscheinlichkeit für das Auftreten eines Periodogrammwertes wird aus der
Häu�gkeitsverteilung der Periodogrammwerte für ein zu testendes β abgelesen.

Für die unterschiedlichen Häu�gkeitsverteilungen verschiedener β erhält man
unterschiedliche Gesamtwahrscheinlichkeiten. Das β, dessen Häu�gkeitsvertei-
lung, die gröÿte Wahrscheinlichkeit liefert, bezeichnet das Potenzgesetz-Rauschen,
das am besten die Lichtkurve beschreibt.

Bei einer Maximum-Likelihood-Analyse müssen die einzelnen Messwerte, die
in die Wahrscheinlichkeitsrechnung ein�ieÿen, vollkommen unkorreliert sein. Beim
Lomb-Scargle-Periodogramm kann nicht davon ausgegangen werden, das dies er-
füllt ist. Es ist jedoch zu beachten, dass die Periodogramme der simulierten Licht-
kurven, die die Häu�gkeitsverteilung bilden, den gleichen Korrelationen unterlie-
gen. Es ist deshalb hier also nicht korrekt von einer Wahrscheinlichkeit zu spre-
chen. Eher handelt es sich um eine Anpassung unter Maximierung dieser Gröÿe.

Da hierbei sehr viele Zahlen kleiner eins multipliziert werden, ergibt sich eine
sehr kleine Gesamtwahrscheinlichkeit P (β), die bei einer numerische Berechnung
zu Problemen führt. Deshalb ersetzt man die Multiplikation durch Addition der



4.2. DIE SPEKTRALE LEISTUNGSDICHTE 71

Logarithmen der Faktoren pi(β). Damit ergibt sich für die Wahrscheinlichkeit:

P (β) =
N∏

i=1

pi(β) ⇔ ln P (β) =
N∑

i=1

ln pi(β) . (4.18)

Weil ln P ≤ 0 de�niert man die Log-Likelihood-Funktion

L(β) = − ln P (β) = −
N∑

i=1

ln pi(β) , (4.19)

die somit nur positive Werte annehmen kann. Sie ist minimal für die gröÿte Wahr-
scheinlichkeit P (β). Es gilt also, das β zu �nden, bei dem L(β) ein absolutes
Minimum hat.

Sind die Wahrscheinlichkeiten P (β) annähernd gauÿverteilt, so ist L(β) eine
quadratische Funktion

L(β) = a2β
2 + a1β + a0 , (4.20)

die ihr Minimum bei

βmin = − a1

2a2

(4.21)

hat. Die Standardabweichung σ ist dann der Abstand ∆β vom Minimum βmin, bei
dem L(β) um 0,5 zugenommen hat. Dieser Wert lässt sich aus der Kurve ablesen,
oder berechnen mit

σ =

(
d2L

dβ2

)− 1
2

=
1√
2a2

. (4.22)

Damit reduziert sich die Bestimmung der besten Häu�gkeitsverteilung auf das
Anpassen der Parameter a2 und a1 einer quadratischen Funktion.

Dafür wurden in dieser Arbeit für 24 unterschiedliche β mit 0,2 ≤ β ≤ 6,0
jeweils zehntausend Lichtkurven simuliert und die Lomb-Scargle-Periodogramme
für die Frequenzen ωi = i

20000Tagen
mit 28 ≤ i ≤ 2000 berechnet. Damit ist das

Frequenzband zwischen einmal in zehn Tagen und einmal in 1,96 Jahren abge-
deckt. Die gröÿte Frequenz ist so gewählt, damit der Ein�uss statistischer Mess-
fehler möglichst gering ist. Die kleinste Frequenz entspricht der gröÿten Zeitskala
der Variabilität, die in Blazaren (Hughes et al., 1992) auftaucht. D.h., bei noch
kleineren Frequenzen knickt das Periodogramm ab, dort entspricht es nicht mehr
dem Potenzgesetz, das rote Rauschen �ndet auf diesen Zeitskalen nicht statt. Alle
Variabilitäten, die auf gröÿeren Zeitskalen statt�nden sind demnach unabhängig
voneinander. Auch bei PKS 2155-304 hat das LSP einen Knick bei dieser Grö-
ÿenordnung. Dies �ndet sich jedoch auch in den simulierten Lichtkurven, siehe
Abbildung 4.11. Es kann also nicht entschieden werden, ob er in der intrinsischen
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SLD vorhanden ist, oder aufgrund des begrenzten Beobachtungszeitraumes im
LSP auftaucht.

Für jeden Satz von zehntausend Lomb-Scargle-Periodogrammen eines Expo-
nenten β wurde eine Häu�gkeitsverteilung der Werte für jede Frequenz ωi erstellt.
Dabei wurden, wie für Abbildung 4.12 sowohl Histogramme der Werte als auch
der logarithmischen Werte erstellt. Damit kann die Konsistenz der Abschätzung
im Hinblick auf diese Wahl geprüft werden.

Für das zufällige Auftreten des PKS 2155-304-Periodogramms wurden die
Log-Likelihood-Funktionswerte L(β) für den linearen und den logarithmischen
Fall berechnet. Sie sind in Abbildung 4.14 aufgetragen. Sie lassen sich gut durch
die quadratischen Funktionen

glin(β) = (362,7± 14,5)β2 − (1484± 55)β + (6043± 51) (4.23)

glog(β) = (391,4± 6,5)β2 − (1575± 26)β + (7144± 25) (4.24)

beschreiben. Diese haben ihre absoluten Minima bei:

βlin,min = 2,046 (4.25)

βlog,min = 2,012 (4.26)

Zwischen den beiden β ist eine Di�erenz von βlin,min−βlog,min = 0,034 die als eine
systematische Abweichung angesehen werden muss.

Für die Standardabweichungen ergeben sich:

σlin = 0,037 (4.27)

σlog = 0,036 (4.28)

Sie stellen die statistischen Fehler aus der Log-Likelihood-Methode dar.
Damit sind die Ergebnisse konsistent. Der Mittelwert von βlin,min und βlog,min

bildet das Ergebnis dieser Abschätzung. Der statistische Fehler ist die Fehlerfort-
p�anzung der Standardabweichungen σlin und σlog.

Das Lomb-Scargle-Periodogramm der PKS 2155-304 Lichtkurve passt am
besten zur Häu�gkeitsverteilung der Periodogrammwerte von simulierten
Lichtkurven roten Rauschens mit

β = 2,029± 0,052statistisch ± 0,034systematisch . (4.29)

Das PKS 2155-304 -Periodogramm und Verteilung für β = 2,0 sind in Abbildung
4.13 übereinander gezeichnet.

Als Ergebnis ist folgendes festzuhalten. Angenommen die PKS 2155-304 rauscht
im Optischen der Art, dass ihre intrinsische spektrale Leistungsdichte einer Po-
tenzfunktion auf dem untersuchten Frequenzintervall folgt, so ist mit gröÿter
Wahrscheinlichkeit der Exponent gleich β = 2,0.
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Abbildung 4.13: Beste Häu�gkeitsverteilung für das PKS 2155-304 Lomb-Scargle-
Periodogramm (grüne Kreuze). Man erkennt keine signi�kanten Abweichungen, so dass die
Lichtkurve mit rotem Rauschen kompatibel zu sein scheint. Die in der Strukturfunktion gefun-
dene Periodizität von etwa 256 Tagen spiegelt sich beim Vergleich mit der Häu�gkeitsverteilung
nicht signi�kant wieder. Die Leck-E�ekte sind deutlich dominanter.

4.3 Signi�kanz der Periodizität

Das erste Minimum in der Strukturfunktion weist auf eine Periodizität von 256
Tagen in der Lichtkurve der Kernregion von PKS 2155-304 hin (siehe Abschnitt
4.1.1). Um die Signi�kanz dieses Hinweises zu ermitteln, wird in dieser Arbeit
folgende Nullhypothese geprüft: �Der optische Fluss der Kernregion von PKS
2155-304 entspricht rotem Rauschen mit β = 2.0. Und das erste Minimum in der
Strukturfunktion tritt zufällig auf.�

Dafür werden 100 000 Lichtkurven roten Rauschens mit β = 2,0 simuliert.
Deren Strukturfunktionen werden dahingehend untersucht, ob sie auch ein der-
artiges Minimum besitzen, also auch auf eine derartige Periodizität hinweisen.

Rotes Rauschen besitzt keine intrinsische Periodizität. Für eine unendlich lan-
ge Zeitreihe roten Rauschens wäre die Strukturfunktion eine reine Potenzfunktion
mit dem Exponenten α = β − 1 (Kawaguchi & Mineshige, 1999). Sie hätte also
kein Minimum. Das heiÿt die Strukturfunktion steht mit der spektralen Leis-
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Abbildung 4.14: Log-Likelihood-Funktion und angepasste quadratische Funktion - links für
unveränderte, rechts für logarithmische Periodogrammwerte. Das absolute Minimum der Funk-
tionswerte (rote Kreuze) liegt in beiden Fällen bei β = 2,0. Das Minimum der angepassten
quadratischen Funktionen liegen bei βlin = 2,046 bzw. bei βlog = 2,012

tungsdichte in dieser Beziehung. In Abbildung 4.15 ist die Strukturfunktion von
gleichmäÿig abgetastetem rotem Rauschen dargestellt. Sie ist auf kleinen Zeits-
kalen jene unverfälschte Potenzfunktion. Erst bei Zeitabständen τ , die gröÿer als
etwa ein Zehntel der Länge der Zeitreihe sind, tritt eine Verzerrung auf. Diese
führt sogar zu einem Minimum. Das liegt daran, dass mit zunehmendem Zeitab-
stand τ immer weniger Informationen in die Strukturfunktion ein�ieÿen. Es ist
also der Mangel an Informationen, der solche Abtast-E�ekte hervorruft.

Abbildung 4.15: Gleichmäÿig abgetastetes Rotes Rauschen. Links: Rotes Rauschen mit
β = 2.0 mit einem gleichmäÿigen Abstand von zehn Tagen zwischen den Werten. Rechts:
Die Strukturfunktion ist auf kleinen Zeitskalen eine glatte Potenzfunktion mit dem Exponenten
α ≈ 1.0. Erst bei groÿen Zeitskalen treten Abtast-E�ekte auf.

Ein Beispiel, bei dem der Informationsmangel die Strukturfunktion einer simu-
lierten Lichtkurve so sehr verzerrt, dass sie fast der PKS 2155-304-Strukturfunktion
gleicht, zeigt Abbildung 4.16. Darin sind die Strukturfunktion der PKS 2155-304-
Lichtkurve und die einer simulierten Lichtkurve übereinander gezeichnet. Dane-
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ben be�nden sich die Lichtkurven. Es handelt sich um die simulierte Lichtkurve,
deren Strukturfunktion die kleinste quadratische Abweichung zur PKS 2155-304-
Strukturfunktion hat. Es gibt also o�enbar rotes Rauschen, mit einer Struktur-
funktion, die der von PKS 2155-304 sehr ähnlich ist. Nicht nur die Strukturfunk-
tionen, sondern auch die Lichtkurven ähneln sich, obwohl nur die Strukturfunk-
tionen miteinander verglichen wurden. Anscheinend sind in der Strukturfunktion
nicht nur Informationen über die Amplituden enthalten, sondern auch über die
Phasen. Da die Strukturfunktion von gleichmäÿig abgetastetem rotem Rauschen
glatt ist, kann die Phaseninformation nur mit den Abtaste�ekten in die Struk-
turfunktion ein�ieÿen. Es scheint also so, dass Abtaste�ekte die Amplituden-
Information verringert, jedoch Phasen-Information hinzufügt.

Es gibt also rotes Rauschen, das die Lichtkurve von PKS 2155-304 nach-
ahmt. Die Nullhypothese ist damit aber noch nicht bestätigt. Jede simulierte
Lichtkurve soll danach untersucht werden, ob sie in ihrer Strukturfunktion ein
mindestens so ausgeprägtes erstes Minimum wie PKS 2155-304 hat. Dafür wer-
den auf die Ergebnisse und die Methode aus Abschnitt 4.1.1 zurückgegri�en. Für
jede Strukturfunktion wird die Korrelation zur Strukturfunktion der 256 Tage-
Sinus-Lichtkurve berechnet, wie es auch für PKS 2155-304 gemacht wurde. Ist
der Korrelationskoe�zient gröÿer oder gleich dem Wert für PKS 2155-304, so
hat die simulierte Strukturfunktion ein mindestens genau so ausgeprägtes erstes
Minimum. Sie weist mit mindestens gleicher Signi�kanz auf eine Periode von 256
Tagen hin.

In Abbildung 4.17 ist ein Histogramm dieser Korrelationskoe�zienten aller
simulierten Lichtkurven dargestellt. Die Verteilung liegt nicht symmetrisch um
Null. Es gibt also im Mittel einen positiven Korrelationskoe�zienten. Das liegt
daran, dass alle Strukturfunktionen für kleine τ einen ansteigenden Trend ha-
ben und sich zumindest in diesem Bereich ähneln. Die rote Grenze markiert den
Korrelationskoe�zient für die PKS 2155-304-Strukturfunktion. 156 der 100 000 si-
mulierten Lichtkurven haben einen gröÿeren Korrelationskoe�zienten. Ihre Struk-
turfunktionen gleichen also noch mehr den Sinus-Strukturfunktionen auf dem un-
tersuchten Intervall. Wie die Strukturfunktionen im weiteren Verlauf aussehen,
wird nicht berücksichtigt. Es ist also nicht geprüft, ob weitere Minima auftre-
ten, die mit der Periodizität vereinbar sind. Damit ist die Zahl nur eine obere
Grenze. Das heiÿt höchstens 156 von 100 000 simulierten Lichtkurven haben eine
scheinbare Periodizität von 256 Tagen. Die Nullhypothese ist also mit 0,156 %
wahrscheinlich.

In Anhang C wird eine alternative Methode beschrieben, um die Nullhypo-
these zu testen.
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Abbildung 4.16: Beste Übereinstimmung der Strukturfunktionen. Links: Strukturfunktionen
der Lichtkurve von PKS 2155-304 und einer simulierten Lichtkurve. Rechts: Die Lichtkurven.

Abbildung 4.17: Histogramm
der Korrelationskoe�zienten: Struk-
turfunktionen von simulierten
Lichtkurven verglichen mit der Struk-
turfunktion einer Sinus-Lichtkurve
mit einer Periode von 256 Tagen.
Die rote Grenze bei 0.88 ist der
Korrelationskoe�zient der Struktur-
funktion von PKS 2155-304 . Alle
simulierten Lichtkurven mit gröÿerem
Korrelationskoe�zienten werden
gezählt.



Kapitel 5

Zusammenfassung, Bewertung und

Ausblick

5.1 Zusammenfassung und Bewertung

In dieser Arbeit wurde eine optische Lichtkurve des BL Lac-Objektes PKS 2155-
304 aus Daten des ROTSE-Teleskop-Systems erstellt, die eine Länge von mehr
als fünf Jahren hat. Sie besitzt eine Variabilität, die auf die Emission der aktiven
Kernregion zurückzuführen ist. Diese Variabilität wurde in dieser Arbeit mit zwei
statistischen Methoden untersucht. Es wurde die Strukturfunktion und das Lomb-
Scargle-Periodogramm berechnet. Letzteres weist darauf hin, dass die Lichtkurve
rot rauscht. Es wurden 240 000 Lichtkurven roten Rauschens mit unterschiedli-
chen β simuliert. Anhand einer Maximum-Likelihood-Analyse wurde festgestellt,
dass rotes Rauschen mit β = 2,0 die PKS 2155-304 Lichtkurve am besten be-
schreibt. Das ist vereinbar mit dem SOK-Modell für die Akkretionsscheibe, das
in Abschnitt 1.3.2 beschrieben wird.

Die Strukturfunktion liefert sich einen Hinweis auf eine Periodizität von 256
Tagen. Um die Signi�kanz dieses Ergebnisses zu ermitteln, wurden 100 000 Licht-
kurven simuliert, die rotem Rauschen mit β = 2,0 entsprechen. Für diese Licht-
kurven wurden die Strukturfunktionen berechnet. Anschlieÿend wurden die Struk-
turfunktionen gezählt, die mindestens genauso signi�kant auf eine Periodizität
von 256 Tagen hinweisen, wie die Strukturfunktion von PKS 2155-304. Damit
konnte die Wahrscheinlichkeit auf ≈ 0,156 % bestimmt werden, mit der rotes
Rauschen eine solche Periode scheinbar hat.

Die anderen Minima in der Strukturfunktion deuten auf eine sich zeitlich ver-
ändernde Periode hin. Dies wird jedoch als nicht signi�kant angesehen, da hier
der Informationsverlust durch den begrenzten Beobachtungszeitraum gröÿer wird
und vermehrt Leck-E�ekte hervorruft. Es ist anzunehmen, dass die Strukturfunk-
tion in diesem Bereich von Leck-E�ekten dominiert ist.

Die gefundene Periode ist von ihrer Gröÿenordnung her vereinbar mit
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• der Präzessionsbewegung des Jets aufgrund des Ein�usses eines sekundären
schwarzen Loches. (PObs > 100 Tage.)

• der periodischen Ablenkung des Jets durch direkte Anziehung durch ein
sekundäres schwarzes Loch. (PObs > 10 Tage.)

Siehe dazu Abschnitt 1.3.1.
Das Periodogramm der PKS 2155-304 Lichtkurve �acht bei Frequenzen kleiner

als ≈ 1/700 d ab. Dies ist aber auch für die simulierten Lichtkurven der Fall,
so dass vermutlich in erster Linie der begrenzte Beobachtungszeitraum dieses
Merkmal verantwortlich ist.

5.2 Ausblick

Die in dieser Arbeit gefundene Periodizität liegt in einer Gröÿenordnung, in der
die Strukturfunktion sehr von Lecke�ekten betro�en ist. Ein längerer Beobach-
tungszeitraum könnte diese E�ekte mindern und in weiteren Arbeiten aussage-
kräftigere Ergebnisse zulassen. Um sie zu beseitigen müssten in zukünftige Be-
obachtungen Beobachtungslücken weitestgehend vermieden werden. Mit boden-
gestützen Instrumenten ist das nicht erreichbar.

Die gefundene Periodizität kann bei der Modellierung eines binären Systems
für PKS 2155-304 in weiteren Arbeiten grundlegend sein.

Bei einer veränderlichen Periodizität sind die Amplituden der harmonischen
Komponenten der Zeitreihe von der Zeit abhängig. Um diesen Aspekt zu un-
tersuchen, könnte in weiteren Arbeiten das dafür geeignete Verfahren der Wa-
velet-Analyse Verwendung �nden. Dabei könnten wieder Lichtkurven mit rotem
Rauschen für einen Signi�kanztest verwendet werden. Vermutlich reicht die Ab-
tastung und die Länge der PKS 2155-304 Lichtkurve jedoch nicht aus, um befrie-
digende Ergebnisse mit dieser Analyse zu liefern. Schlieÿlich ist zu erwarten, dass
die Lücken in der Lichtkurve auch hier Lecke�ekte erzeugen. Die Länge der Licht-
kurve begrenzt die Information über das zeitliche Verhalten der Periodizität. Es
könnten also archivierte Daten hinzugenommen werden, um die Erfolgsaussichten
zu erhöhen.

Rotes Rauschen ist nicht periodisch. Allerdings können in einer Sequenz pe-
riodische Schwankungen auftreten1. Beobachtet man länger, so entpuppt sich die
Periodizität als zufällige Wiederholungen von Schwankungen. Eine Gesetzmäÿig-
keit für die Häu�gkeit einer solchen Pseudo-Periodizität in Abhängigkeit von Be-
obachtungszeitraum und (periodisch auftauchenden) Lücken könnte in weiteren
Arbeiten untersucht werden.

In dieser Arbeit wurde für die Nullhypothese Rotes Rauschen angenommen,
dass mit der Methode von Timmer & Koenig (1995) erzeugt wird. Es gibt (unend-
lich viele) weitere Methoden, Rotes Rauschen zu generieren. Die einzige Bedin-

1Das ist ein Aspekt der Selbstähnlichkeit.
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gung ist, dass die spektrale Leistungsdichte um einen potenzgesetzartigen Verlauf
�uktuiert. In dieser Arbeit ist die Fluktuation χ2-verteilt. Andere Arten von ro-
tem Rauschen, mit anderen Verteilungen, könnten in weiteren Arbeiten im Bezug
zur PKS 2155-304 Lichtkurve untersucht werden. So könnte man aus Simulatio-
nen von SOK-Modellen für AGNs Lichtkurven direkt im Zeitraum gewinnen,
ohne dass der Frequenzraum bedient werden muss. In diese Lichtkurven wür-
de die Physik des Modells direkt ein�ieÿen. Mit Maximum-Likelihood-Methoden
könnten dann die Modellparameter angepasst werden, mit denen das Modell die
Variabilität von PKS 2155-304 am besten beschreibt.

Zudem besteht die Möglichkeit, dass die intrinsische spektrale Leistungsdich-
te eine oder mehrere Bruchstellen hat, an denen sich der Exponent des Potenz-
gesetzes ändert. Insbesondere erwartet man eine im Mittel konstante spektrale
Leistungsdichte unterhalb einer bestimmten Frequenz, die die gröÿte Zeitskala
der Variabilität τmax genannt wird. Ist die Variabilität auf ein natürliches dyna-
misches System mit SOK zurückzuführen, so muss es auch eine natürliche Ober-
grenze für die Schwankungen geben. In SOK-Systemen ist sie durch die gröÿte
mögliche Antwort gegeben. Die Häu�gkeit für diese Antwort ergibt die gröÿte
Zeitskala der Variabilität τmax. Schwankungen, die zeitlich weiter als τmax ausein-
ander liegen, sind vollkommen unkorreliert. Demnach gleicht die Variabilität auf
Zeitskalen gröÿer als τmax weiÿem Rauschen (β = 0).

Um dies für die optische Lichtkurve von PKS 2155-304 zu untersuchen, müss-
ten Lecke�ekte zu einem befriedigenden Maÿ ausgeschlossen werden. Es wird eine
Lichtkurve benötigt, die schätzungsweise etwa zehnmal so lang ist, wie τmax. Um
sie zu erhalten, könnten in weiteren Arbeiten archivierte Beobachtungen von PKS
2155-304 hinzugenommen werden. Vorhergehend böte es sich an, viele Lichtkur-
ven mit einem festen τmax zu simulieren, um die Erfolgsaussichten einer solchen
Analyse abzuschätzen.
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Anhang A

IDL-Programme

Die wesentlichen IDL-Programme, die für diese Arbeit geschrieben wurden, �n-
den sich im Internet unter http://www.desy.de/�mkastend/diplomarbeit/. Im
Folgenden werden sie kurz vorgestellt.

Strukturfunktion

flt_arr(3,*)=function strukturfunktion_xyf, xyf_in, tau_bin_size,

max_tau, speichere_summanden=speichere_summanden

Berechnet die Strukturfunktion einer Zeitreihe. Es wird ein dreidimensionales
Array zurückgegeben. Die erster Dimension ist τ , die zweite ist SF(τ), die dritte
ist der Fehler aus Fehlerfortp�anzung.

xyf_in=flt_arr(3,*) ist das dreidimensionale Array, das die Zeitreihe enthält,
für die die Strukturfunktion berechnet werden soll. Die erste Dimension
enthält die Zeit, die zweite Dimension die Messwerte, die dritte Dimension
die Fehler der Messwerte.

tau_bin_size=float() ist die Gröÿe der Intervalle, über die bei der Berechnung
gemittelt wird. Je gröÿer es ist, desto glatter wird die SF.

max_tau=float() ist das gröÿte τ , bis zu dem SF(τ) berechnet werden soll.

/speichere_summanden ist ein Keyword. Ist es gesetzt, so wird für jedes τ die
Anzahl der Summanden gespeichert, die in die Berechnung des Wertes
SF(τ) einge�ossen sind. Gespeichert wird in die Datei summanden_pro_tau.xyf.

Lomb-Scargle-Periodogramm

flt_arr(3,*)=function lsperiodogram, xyf, kleinste_frequenz,

hoechste_frequenz, abstaende, I_want_nu=I_want_nu

Berechnet das Lomb-Scargle-Periodogramm einer Zeitreihe. Es wird ein dreidi-
mensionales Array zurückgegeben. Die erste Dimension ist die Kreisfrequenz ω,
die zweite ist LSP(ω), die dritte ist Null.
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xyf=flt_arr(3,*) ist das dreidimensionale Array, das die Zeitreihe enthält, für
die das LSP berechnet werden soll. Die erste Dimension enthält die Zeit,
die zweite Dimension die Messwerte, die dritte Dimension die Fehler der
Messwerte.

kleinste_frequenz=float() ist die kleinste Frequenz, für die das LSP berech-
net werden soll.

hoechste_frequenz=float() ist die gröÿte Frequenz, für die das LSP berechnet
werden soll.

abstaende=float() ist der Abstand zwischen den Frequenzen, für die das LSP
berechnet werden soll.

/I_want_nu ist ein Keyword. Ist es gesetzt, so wird das LSP in Einheiten der
Frequenz zurückgegeben, anstatt in der Kreisfrequenz.

Simulator für rotes Rauschen

fltarr(max_i,betap)=function lc_creator_even, max_i,betap, seed=seed,

save=save

Erzeugt eine Reihe rotes Rauschen nach der Methode von Timmer & Koenig
(1995) und gibt sie zurück.

max_i=ulong64() ist die Anzahl der Elemente der Reihe roten Rauschens. Po-
tenzen von zwei sind am schnellsten.

betap=float() ist der Exponent des Potenzgesetzes, um das die spektrale Leis-
tungsdichte �uktuiert.

seed=seed ist eine optionale Zahl oder eine Zeichenkette, die die Zufallssequenz
bestimmt, die für die Simulation verwendet wird. Ist sie nicht gesetzt, so
wird aus der Uhrzeit generiert. Eine bestimmte seed erzeugt immer das
gleiche Simulationsergebnis.

/save ist ein Keyword. Ist es gesetzt, so wird die spektrale Leistungsdichte in
die Datei lc_creator.betragsquadrat_fourier.dat geschrieben.

Simulator für Zeitreihen roten Rauschens

dblarr(3,*)=make_realistic_lc, dateiname_sampling, betap, hostgalaxy,

save=save, seed=seed

Erzeugt eine künstliche Zeitreihe roten Rauschens und gibt sie wieder. Sie er-
hält die gleiche Abtastung, gleichen Mittelwert und gleiche Standardabweichung,
wie eine bereits vorhandene Zeitreihe, die als Vorlage dient. Die Vorlage ist ei-
ne Zeitreihe, bei der rotes Rauschen vermutet wird. In dieser Arbeit ist das der
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Fluss der Kernregion von PKS 2155-304. Zudem erhält sie einen künstlichen sta-
tistischen Messfehler, der dem von ROTSE entspricht. Für die Erzeugung wird
lc_creator_even aufgerufen.

dateiname_sampling=string() ist der Dateiname der Zeitreihe, die als Vorlage
dient.

betap=float() ist der Exponent des Potenzgesetzes, um das die intrinsische
spektrale Leistungsdichte �uktuiert.

hostgalaxy=float() ist ein Wert, der bei der Ermittlung des künstlichen sta-
tistischen Messfehlers dem Messwert hinzugefügt wird.

/save ist ein Keyword. Ist es gesetzt, so wird die künstliche Zeitreihe abgespei-
chert. Der Dateiname wird künstlich generiert und enthält beta und seed.

seed=seed ist eine optionale Zahl oder eine Zeichenkette, die die Zufallssequenz
bestimmt, die für die Simulation verwendet wird. Ist sie nicht gesetzt, so
wird aus der Uhrzeit generiert. Eine bestimmte seed erzeugt immer das
gleiche Simulationsergebnis.

Wahrscheinlichkeitsdichtematrix

pro wahrscheinlichkeitsdichtematrix, listendateiname

pro wahrscheinlichkeitsdichtematrix_log, listendateiname

Erstellt aus vielen Lomb-Scargle-Periodogrammen für jede Frequenz eine Häu�g-
keitsverteilung der Werte und speichert sie in die Binärdatei
'wmatrix_'+listendateiname+'.mat'

listendateiname=string() ist der Name der ASCII-Datei, die die Dateinamen
der Lomb-Scargle-Periodogramme zeilenweise enthält.

Log-Likelihood

float=function maximumlikelihood, xyf, wmatrix

float=function maximumlikelihood_log, xyf, wmatrix

Berechnet die Wahrscheinlichkeit, dass das Lomb-Scargle-Periodogramm mit der
Wahrscheinlichkeitsdichtematrix zufällig erzeugt wird. Der Rückgabewert ist der
negative Logarithmus der der Wahrscheinlichkeit.

xyf=fltarr(3,*) ist ein dreidimensionales Array. Die erste Dimension ist die
(Kreis-) Frequenz, die zweite ist der Wert des Lomb-Scargle-Periodogramms,
die dritte ist Null.

wmatrix=fltarr(*,*) ist die Wahrscheinlichkeitsdichtematrix.
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Parabel-Anpassung an Minimum

pro fit_likelihoods

pro fit_likelihoods_log

Passt eine Parabel an die Werte, die in der Datei likelihoodslog.xyf zeilenweise
im Schema x y f angeordnet sind. Die ermittelten Parameter werden ausgegeben.



Anhang B

Lichtkurven weiterer Quellen

Auf den folgenden Seiten sind die Lichtkurven der 66 (aktiven) Galaxien abge-
bildet, die ROTSE regelmäÿig beobachtet hat. Sie sind in den Tabellen B.1 und
B.1 zusammengefasst. Darin ist z die kosmische Rotverschiebung, mKat die kata-
logisierte scheinbare Helligkeit, mr die von ROTSE gemessene mittlere scheinbare
Helligkeit, σr die Standardabweichung dieser Helligkeit vom Mittelwert, NObs die
Anzahl der ROTSE-Beobachtungen.
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Name z mKat mr σr NObs Art
SDSS J00580-0017 0.044 15.8 g 14.73 0.19 228 NLAGN
PKS 2316-423 0.045 15.46 13.19 0.05 440 cD, BLLAC
AP LIB 0.048 14.80 13.99 0.17 1032 BLLAC
SDSS J08477-0022 0.051 16.2 g 15.36 0.21 503 NLAGN
SDSS J01517+0105 0.059 16.4 g 15.47 0.3 401 NLAGN
Zw 043.056 0.065 15.70 14.50 0.06 1025 BLLAC?
PKS 0548-322 0.069 15.50 14.70 0.09 58 BLLAC
NPM1G-04.0578 0.070 16.20 14.53 0.05 921 BLLAC?, Sy1
NPM1G+10.0097 0.070 16.50 15.03 0.07 279 BLLAC
PKS 2005-489 0.071 12.81 13.09 0.30 1726 BLLAC
SDSS J12164+0842 0.071 17.3 g 16.15 0.25 713
SDSS J09120+0138 0.071 17.2 g 15.97 0.18 163 NLAGN
SDSS J10118+0627 0.076 17.1 g 15.96 0.11 610
Q 0152+0215 0.080 17.72 16.86 0.32 154
SDSS J00582+0022 0.080 17.6 g 16.35 0.2 291 NLAGN
NPM1G+01.0067 0.080 16.60 14.61 0.08 528 BLLAC, Sy1
NPM1G+19.0510 0.083 16.80 14.73 0.07 59 BLLAC
SDSS J08507+0041 0.088 18.2 g 16.49 0.43 48 NLAGN
RXS J08182+0122 0.089 >19 15.52 0.2 108 Sy1.8
J2310-437 0.089 16.00 15.00 0.14 67 BLLAC
RXS J12161+0929 0.093 13.20 14.94 0.13 447 BLLAC?
SDSS J10107+0612 0.098 17.2 g 15.97 0.13 777
PKS 0447-439 0.107 16.00 13.83 0.22 789 Sy1, BLLAC
SDSS J08481+0042 0.110 17.6 g 16.2 0.27 162 BLAGN
SDSS J08467+0027 0.110 18.4 g 16.8 0.22 696 NLAGN
PKS 2155-304 0.116 13.09 12.81 0.39 3351 BLLAC
SDSS J12144+0812 0.129 17.7 g 16.44 0.2 762
SDSS J12524+0323 0.133 17.4 g 16.67 0.21 918 Sy1.5, NLSy1
1ES 1212+078 0.136 16.00 15.78 0.18 122 BLLAC
RXS J11171+2014 0.138 15.20 15.55 0.10 294 BLLAC?, Sy2
1ES 0229+200 0.140 18.00 15.68 0.10 34 BLLAC
Q J0109+181 0.145 16.20 16.57 0.25 69 BLLAC, Sy1
2E 0323+0214 0.147 16.55 16.67 0.14 428 BLLAC

Tabelle B.1: Erster Teil. AGNs und hellen Galaxien, die ROTSE regelmäÿig beobachtet.
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Name z mKat mr σr NObs Art
SDSS J08454-0027 0.154 18.1 g 16.54 0.21 641 Sy1.8
3C 273.0 0.158 12.86 12.34 0.02 75 Blazar, Sy1
SDSS J08476+0012 0.162 18.0 g 16.77 0.25 521 NLAGN
1H 2351-315 0.165 17.00 16.32 0.17 473 BLLAC
PKS 0829+046 0.180 16.40 15.78 0.60 375 BLLAC
H 1101-232 0.186 16.55 15.86 0.22 391 BLLAC
PKS 2254+074 0.190 16.36 16.45 0.28 650 BLLAC
RXS J08472+1133 0.198 16.90 17.14 0.26 431 BLLAC
1ES 2326+174 0.213 16.80 17.17 0.22 163 BLLAC
MC 1400+162 0.245 16.74 16.97 0.20 620 BLLAC
PKS 0301-243 0.260 16.18 15.16 0.27 696 BLLAC
PKS 2327-376 0.279 16.60 16.95 0.32 740 BLLAC
PKS 0754+100 0.280 15.00 15.70 0.40 199 BLLAC
2E 0414+0057 0.287 16.38 16.12 0.23 458 BLLAC
OJ 287 0.306 15.43 14.75 0.41 191 BLLAC
PKS 0422+00 0.310 16.98 15.78 0.51 1136 BLLAC
Q 1214+0826 0.343 16.8 g 16.41 0.21 963
MS 14023+0416 0.344 16.61 16.26 0.24 1128 BLLAC?, Sy1
PKS 2140-048 0.344 18 16.54 0.26 1032
PG 1553+11 0.360 15.00 13.45 0.22 135 BLLAC
PKS 0735+17 0.424 16.22 14.95 0.25 128 BLLAC
3C 279 0.538 17.75 14.83 0.23 163 BLLAC
NRAO 350 0.727 16.80 17.29 0.42 565 BLLAC?
PKS 0502+049 0.954 19 17.4 0.53 112 BLLAC
SDSS J12183+0954 1.083 18.4 g 16.86 0.24 50
PKS 2329-384 1.195 17.04 16.84 0.3 445 AGN
UM 294 1.920 17.1 g 16.53 0.22 466
SDSS J00582+0115 2.495 17.9 g 16.94 0.33 277 DLA
PKS 0818-128 15.00 17.38 0.53 216 BLLAC
RXS J06309-2406 15.40 16.19 0.24 808 BLLAC
RGB J2243+203 16.00 15.50 0.37 221 BLLAC
RXS J04486-1632 16.40 16.96 0.37 637 BLLAC
MH 2136-428 16.20 15.43 0.22 1230 BLLAC

Tabelle B.2: Zweiter Teil. AGNs und hellen Galaxien, die ROTSE regelmäÿig beobachtet
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Anhang C

Alternativer Signi�kanz-Test

In dieser Arbeit wird die Strukturfunktion der Lichtkurve der Kernregion von
PKS 2155-304 mit Strukturfunktionen von künstlich erzeugten Lichtkurven ver-
glichen, die rotem Rauschen entsprechen. Es wird solches rote Rauschen verwen-
det, das der Lichtkurve am ähnlichsten ist.

Rotes Rauschen besitzt keine intrinsische Periodizität, sondern �ackert zu-
fällig. Eine kurze Sequenz roten Rauschens kann jedoch Pseudo-Periodizitäten
aufweisen, die sowohl durch einfache Betrachtung, als auch mit der Struktur-
funktion identi�ziert werden können. Ein Minimum in der Strukturfunktion von
rotem Rauschen ist demnach ausschlieÿlich durch die ungleichmäÿige Abtastung,
insbesondere durch groÿe Lücken und die Kürze des Beobachtungszeitraumes be-
dingt.

Mit dem Vergleich der Strukturfunktion der Lichtkurve mit denen der künstli-
chen, kann die Wahrscheinlichkeit angeben werden, mit der ein solches Minimum
aus einer Pseudo-Periodizität roten Rauschens folgt und/oder auf Leck-E�ekten
beruht.

Um die Signi�kanz der Periodizität zu prüfen, werden in dieser Arbeit die
Strukturfunktionen von 100 000 künstlichen Lichtkurven untersucht. Die Simu-
lierten Lichtkurven wurden aus rotem Rauschen mit β = 2,0 gewonnen. Die
Motivation für diesen Wert wird in Abschnitt 4.2.3 gegeben.

Es werden die Strukturfunktionen gezählt, die derart ausgeprägte erste Maxi-
ma und Minima an den gleichen Stellen haben, wie die der PKS 2155-304 Licht-
kurve. Da die Kurve nicht glatt, sondern mit kleinen Oszillationen überlagert
ist, wird für das erste Maximum die untere Einhüllende als Untergrenze und für
das erste Minimum die obere Einhüllende als Obergrenzen gewählt. Dies ist in
Abbildung C.1 dargestellt.

Jede Strukturfunktion der simulierten Lichtkurven wird nun geprüft, ob sie
innerhalb dieser Grenzen liegt. Dabei wird jede Möglichkeit einer konstanten Ver-
setzung der Funktion nach oben oder unten zugelassen. Bei einem Tre�er besitzt
sie eine Minimum-Maximum-Struktur, die mit mindestens der gleichen Signi�-
kanz auf eine Periodizität von ungefähr 256 Tagen hinweist.
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Abbildung C.1: Erstes
ausgeprägtes und Maximum
und Minimum der Struktur-
funktion mit einhüllenden
Kurven. Die Grenzen begin-
nen und enden an Stellen,
deren Werte dem Halbwert
des ersten Maximums ent-
sprechen.

Die gezählten Strukturfunktionen haben also mindestens so stark ausgeprägte
erste Minima und Maxima, wie die der PKS 2155-304 Lichtkurve. Damit ist die
Häu�gkeit bestimmt, mit der ein derartiges Indiz für die Periodizität vorkäme,
wenn die PKS 2155-304 Lichtkurve rotes Rauschen wäre.

In 100 000 Strukturfunktionen künstlicher Lichtkurven �nden sich 56 mit glei-
chen oder stärkeren Indizien für eine 256 Tage Periodizität. Damit ist die Wahr-
scheinlichkeit gleich 0,056 %, dass wenn PKS 2155-304 mit β = 2,0 rot rauscht,
die Periodizität scheinbar existiert.
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