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Struktur von aktiven Galaxienkernen

Überblick: Aufschlüsse aus der Beobachtung

Abschattung und anisotrope Abstrahlung:

• Spektro-polarimetrische Aufschlüsse: Sy 2 = verdeckte Sy 1

• Infrarotspektroskopie: Nachweis stark staubabsorbierter Linien

• Ionisationskegel in NLR und EELR

• Neutraler Wasserstoff und Staub in Kernnähe

• Häufigkeiten verschiedener AGN-Typen in Surveys

Lineardimension und Stratifikation der Kernregion:

• Lichtecho-Messungen

• Konsequenzen für Größe und Dichte der BLR

•
”
Warme“ und

”
kalte“ Röntgenabsorber

• Der Mikro-Gravitationslinseneffekt: Größe der Kontinuumsquelle

Kinematik und Dynamik der AGN-Komponenten:

• Linienbreiten

• Interpretation der Emissionslinen-Profile

Versuch einer Synthese
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Typische Linear- und Winkeldimensionen

Für Feld-, Wald- & Wiesenquasar:

metrische Winkelgröße bei
Ausdehnung z = 0.1 z = 2

• Muttergalaxie 10 kpc 4′′ 1′′

• Narrow Emission Line Region 1 kpc 0.′′4 0.′′1

• Broad Emission Line Region 1 pc 0.′′0004 0.′′0001

• Akkretionsscheibe 0.01 pc 4 µas 1 µas

• RS für M = 109 M� 10−4 pc 0.04 µas 0.01 µas

(H0 = 50, Ω
m

= 1, Λ = 0)

(Einheit 1 µas = 10−6 Bogensekunden, micro-arcseconds)

Auflösung durch direkte Beobachtungen somit nur bis NLR möglich,

für Geometrie auf kleineren Skalen nur indirekte Verfahren.

• Modellrechungen und Spektralfits

• Streulichtmessungen

• Lichtecho-Verfahren

• Mikrogravitationslinseneffekt

• Statistische Betrachtungen
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Abschattung und Streulicht

Der Fall NGC 1068

Helle (V ' 9) und nahe (z = 0.004) Sy 2-Galaxie; Morph. Typ Sb, nahezu

face-on. Schwacher Radiojet, ∼ kollinear mit NLR-Konus.

Beobachtungen (Antonucci & Miller 1985 und nachfolgend):

• Optisches Licht ist leicht linear polarisiert (Polarisationsgrad wenige %)

• Nach Subtraktion des (völlig unpolarisierten) Sternlichts: Polarisation von

∼ 16 %, nahezu unabh. von λ von NIR bis UV.

• Optisches Spektrum: perfekte Sy 2-Eigenschaften.

• Spektrum im polarisierten Licht: identisch mit klassischem Sy 1-Kern! ⇒

Gestreutes Licht der BLR in Kernnähe.

• Polarisationsrichtung senkrecht zur Jetachse.

• Räumlich aufgelöste Spektropolarimetrie: BLR-Spektrum auch sichtbar

(aber schwach) in Richtung einzelner NLR-Knoten.

Interpretation: BLR und Kontinuum verdeckt und nicht direkt sichtbar; aber

geometrischer Abschattungsfaktor ist < 1, d.h. es gibt Richtungen, in die BLR-

und Kontinuumsstrahlung entkommen.

Dann außerhalb: Streuung an diffusem Material (Staub, Gas)

⇒ Sichtbarkeit in alle Richtungen!

Streuprozess: Frequenzunabhängigkeit der Polarisation Hinweis auf Streuung

an freien Elektronen (Thomson-Streuung; Streuquerschnitt unabh. von λ)

Für NGC 1068 ist die Klassifikation als Sy 2-Galaxie eine

Folge unserer Blickrichtung; aus anderen Richtungen be-

trachtet, würde die Galaxie als Sy 1 klassifiziert werden.
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Nächster AGN: Circinus (Seyfert 2), Entfernung: ∼5 Mpc
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Nachfolgend: Weitere Sy 2-Galaxien mit BLR-Spektren im polarisierten Licht

entdeckt. Gesamtdetektionsrate aber nur bei ∼ 50 %.

– Sind alle Seyfert 2-Galaxien verdeckte Sy 1?

Ebenfalls: ∼ 50 % der Narrow-Line Radio Galaxies zeigen polarisierte breite

Linien. Polarisationsvektoren im algemeinen senkrecht zu Hauptachsen der Ra-

diojets.

– Große Vereinheitlichung des AGN-Zoos?

Schlüsselproblem: Was sind die Objekte mit nicht detektierten verdeckten BLR?

Schwierigkeit: Polarisationsgrad immer < 10 %, oft bei wenigen %

⇒ Technik nur für sehr helle Objekte anwendbar.

Beobachtung muß indirekte Hinweise liefern: Wenn Sy 1 und Sy 2 gleiche Ob-

jekte unter verschiedenem Blickwinkel sind, dann müssen großskalige isotrope

Eigenschaften ununterscheidbar sein:

– Leuchtkraft der NLR

– Hubble-Typen der Hostgalaxien

– Stellare Population der Hostgalaxien

– Radioleuchtkräfte

Andere Eigenschaften sollten kompatibel mit Zufallsverteilung der Orientierung

im Raum sein.

– Projizierte Größe der NLR

– Hauptachsen von Radiojets
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Was verdeckt BLR und Kontinuumsquelle?

Aufgrund kleiner Winkeldurchmesser: BLR selbst in nahen Galaxien wie

NGC 1068 nicht direkt auflösbar. Ursache für Abdeckung nur spekulierbar (mit

nachfolgenden indirekten Tests). Vermutung: Kernregion umgeben von Material

mit hoher Staub-Säulendichte ⇒ hohe Extinktion.

Option 1: Population von sehr dichten Wolken mit Abdeckungsfaktor < 1

Option 2: Anisotrope Geometrie mit
”
staubigem Torus“

Argument für Torus: Hauptsächlich über beobachtete Form der NLR, oft in

Gestalt eines Kegels – s.u.

Abschätzung des geometrischen Abdeckungsfaktors:

(i) über Öffnungswinkel des Kegels (falls beobachtet)

(ii) über Verhältnis der Raumdichten Sy 2 / Sy 1

Test: Wenn Abdeckung durch Staubextinktion, dann könnten breite Emissi-

onslinien im Infraroten beobachtbar werden – z.B. Bracket-Serie von H. Allge-

mein: je längerwellig, desto bessere Chancen wegen Aλ ∝ λ−1 für Staub.

– Kein harter Test: Nulldetektionen durch zu hohe Extinktion erklärbar.

Beobachtungstechnische und instrumentelle Herausforderung (Erdatmo-

sphäre!). Bisher aussagekräftigste Resultate durch MPE-Gruppe (D. Lutz et

al. 2003):

– Von 12 beobachteten Sy 2-Galaxien: 3–4 zeigen breite Brα-Linie

– Genau die Objekte, die insgesamt eher moderate Extinktion zeigen.

– Genau die Objekte, die auch eine BLR im polarisierten Licht zeigen.

Schlußfolgerung: Extinktion durch Staub als Grund für teilweise Abdeckung in

Sy 2-Galaxien sehr plausibel.

Grund für nicht detektierte BLR in vielen Sy 2 immer noch unbekannt.
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Ionisationskegel

Ausgedehnte Emissionslinienregion in Seyfert-Galaxien oft nicht symmetrisch,

sondern stark elongiert – selbst in ∼ face-on-Galaxien.

Zusätzlich bei Beobachtungen mit hoher Winkelauflösung (z.B. HST): NLR

zeigt konische Struktur mit Öffnungswinkel ∼ 30◦ . . . 100◦.

Spektroskopie der Emissionsknoten zeigt: [O iii] λ5007 / Hβ-Verhältnis > 10,

gleichzeitig signifikante Emission von [N ii] λλ6548, 6584

⇒ Ionisation mit großer Wahrscheinlichkeit durch AGN, nicht in situ durch

heiße Sterne.

• Option 1: Ausströmendes Gas, z.B. in Verbindung mit Radio-Jets.

Begrenzung zu den Seiten dann durch nicht vorhandenes Material.

Extrem scharfe Begrenzung allerdings schwierig zu erklären.

• Option 2: Material ist überall vorhanden, ist aber ionisiert nur in Richtun-

gen, die vom zentralen Torus nicht abgeschattet werden.

Scharfer Rand des Ionisationskegels ⇒ scharfer Rand des Torus.
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Neutraler Wasserstoff und Staub in Kernnähe

Erfahrungsgrundsatz aus dem Interstellaren Medium in Milchstraße: Staub- und

Gasmassendichte eng korreliert, typisch

%Gas ∼ 100%Staub .

Für ∼ universale Staubzusammensetzung ergibt sich dann ein Zusammenhang

zwischen Extinktion im optischen (V -Band: 550 nm) und Säulendichte des Was-

serstoffs:

AV ' 3 · NH/(5.8 · 1020 cm−2) .

(Für andere Wellenlängen gilt Aλ ∝ λ−1).

Falls dies auch in unmittelbarer AGN-Umgebung gilt, dann sollten Sy 2-

Galaxien deutlich höhere H-Absorption zeigen als Sy 1-Galaxien; beobachtbar

durch Röntgenspektroskopie (vgl. H-Absorptionsquerschnitt).
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Ergebnis: In der Tat zeigen Sy 2-Galaxien i.allg. erheblich härtere Röntenspek-

tren, typische Säulendichten NH ∼ 1023 . . . 1024cm−2.
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Wieviel Prozent der AGN-Population kennen wir?

Frage seit Beginn der ersten AGN-Surveys: Gibt es eine Teilmenge der AGN-

Population, die wir systematisch verpassen?

Wird bis heute heiß diskutiert, Antworten schwanken zwischen den Extremen:

• Ein Großteil aller AGN ist durch Staub absorbiert und im optischen nicht

zu erkennen (bzw. nur als Sy 2-artiges Objekt).

• Staubabsorption kommt zwar vor, ist aber für die Populationsstatistik

nicht relevant

In dieser extremen Form sind beide Positionen vermutlich nicht haltbar.

Zwei neue Resultate:

• Erste Typ-2-Quasar (Q 2) entdeckt, aber Anteil rel. zu Q 1 erheblich kleiner

als für Sy 1 / Sy 2.

⇒ Torus-Raumwinkel möglicherweise L-abhängig, kleiner für Quasare.

• Einige AGN mit sehr hoher H-Säulendichte zeigen trotzdem breite Linien

⇒ Gas/Staub-Verhältnis evtl sehr anders in Kernnähe.

with very different spectral shape. This made it possible to
calibrate the true throughput of the system. Because of the
very faint continuum of CDF-S 202, the second-order con-
tamination was not removed from its spectra. This implies
that the continuum shape would be incorrect (if we could
detect it), but the emission-line features are correctly cali-
brated. Comparing the spectra obtained using each photo-
metric standard, we estimate that our flux calibration is
accurate to 5%. At present, we use known CTIO extinction
curves until ESO extinction curves for Paranal become
available to us.

3.2. Emission-Line Analysis

QSOs can be classified into type 2 and type 1 objects in a
similar fashion to Seyfert galaxies, which are generally clas-
sified based on their relative emission-line widths using the
scheme proposed by Weedman (1970, 1973) and Khachi-
kian & Weedman (1971, 1974). In this scheme, Seyfert gal-
axies that show broad H i, He i, and He ii emission lines
FWHM �(3–5Þ � 103 km s�1 are known as Seyfert 1 gal-
axies. These galaxies also display strong blue continua, and
frequently complexes of broad Fe ii emission are also seen.
Superposed on this spectrum are ‘‘ narrow ’’ forbidden lines,
which are thought to be formed in a much larger extended
narrow-line region around the nucleus.

The forbidden lines in Seyfert 1 galaxies such as [O iii], [N
ii], and [S ii] typically have FWHM of �5� 102 km s�1.
Galaxies with permitted and forbidden lines with approxi-
mately the same FWHM (typically �5� 102 km s�1) are
called Seyfert 2 galaxies. The broad lines are absent in such
objects and they display a flat, featureless continuum (e.g.,
Kinney et al. 1993; Heckman et al. 1995). Similarly, broad
QSO emission lines typically have widths of 3000–5000 km
s�1, while narrow QSO emission lines are a few hundred km
s�1 (e.g., Peterson 1997; Forster et al. 2001).

To determine the emission-line fluxes and FWHM for
CDF-S 202, the optical spectral line profiles were modeled
by one Gaussian per line using the ngaussfits task in IRAF.
This routine uses least-squares fitting implemented by a
downhill simplex minimization algorithm. The resulting
emission-line fluxes and FWHMs found for the emission
lines in CDF-S 202 are given in Table 2. The final spectrum
is shown in Figure 2. The permitted emission lines, O iv,
Ly�, N v, C iv, and He ii, have S/N greater than 3 � and are
well identified, giving a redshift of z ¼ 3:700� 0:005. The
continuum is not detected to a 3 � limit of �3� 10�19 ergs
s�1 cm�2 Å�1. This is consistent with the flat, featureless
continua seen in many type 2 objects such as NGC 3393
(e.g., Kinney et al. 1993; Heckman et al. 1995).

The emission-line widths of CDF-S 202 are given in Table
3. They have a rest-frame FWHM of between �700 and
2300 km s�1. Note that these FWHMs are actually upper
limits, as discussed in the previous section, and that the

‘‘ true ’’ FWHM may be even less than those quoted here.
The FWHM of Ly� has an upper limit of 1100 km s�1.
Assuming that our FWHMupper limits are close to the true
FWHM of the emission lines (within 100–300 km s�1), then
our Ly� FWHM is similar to the FWHM of �900 km s�1

observed in the type 2 QSO IRAS 09104+4109 (Kleinmann
et al. 1988). Such FWHMs are broader than those seen in
typical Seyfert 2 galaxies (�5� 102 km s�1) but narrower
than those observed in Seyfert 1 galaxies and broad-line
QSOs (3000–5000 km s�1). Our FWHMs are, however, sim-
ilar to those found in the so-called narrow-line Seyfert 1 gal-
axies, which have FWHM of 1000–2000 km s�1 (Goodrich
1989). However, narrow-line Seyfert 1 galaxies are generally
defined as having Balmer lines slightly broader than the for-
bidden lines, an [O iii] �5007/H� ratio less than 3, and in
most cases, the presence of high-ionization iron species.
Without spectra at optical wavelengths in the rest frame and
better estimates of the FWHM, we are unable to determine
whether CDF-S 202 fits these criteria.

TABLE 2

Optical Spectroscopy (Rest Frame)

Parameter Ly� N v C iv He ii

F (10�18 ergs s�1 cm�2)a ....... 16.4 5.9 9.9 2.8

FWHM (Å)......................... <5 <7 <9 <4

Velocity width (km s�1) ....... <1130 <1680 <1680 <680

a Errors in emission-line fluxes are estimated to be 5%.

Fig. 2.—Low-resolution optical spectrum of CDF-S 202 obtained with
VLT UT1 FORS1. The emission features that the redshift determination is
based on are marked. Wavelength calibration inaccuracies limit the accu-
racy of redshift determination to�0.005. Flux calibration of emission lines
is good to 5% in the range displayed. Data were not corrected for slit loss,
which we estimate to be around 30% and nearly achromatic.

TABLE 3

X-Ray Data

Model Transmission Reflection

C (fixed) .................................. 1.8 1.8

NH (1023 cm�2) ........................ 7:9þ3:5
�2:3 �102

EWFeK�
a (rest-frame eV) ........ 823þ1694

�823 1186þ1195
�922

F0:5�2
b (10�16 ergs s�1 cm�2) .... 2.21� 0.33 2.25� 0.33

F2�10
b (10�16 ergs s�1cm�2) ..... 20.6� 3.0 25.8� 3.5

a Assuming 6.4 and 0 keV for the rest-frame line energy and
width, respectively.

b Observed flux.

220 NORMAN ET AL. Vol. 571
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Orientierungsabhängige Klassifikation

Radio-leise AGN:

1. Seyfert-Galaxien:

• Wenigstens 50 % der Sy 2-Galaxien sind zweifellos verdeckte Sy 1.

• Für diese Objekte gilt: alle isotropen Eigenschaften sind ununter-

scheidbar.

• Aus Durchmusterungen: Verhältnis Sy 2 / Sy 1 ' 3–5 ⇒ Raum-

winkel des
”
Torus“ ∼ 60◦.

• Andererseits sind möglicherweise etliche Sy 2 intrinsisch andersge-

artete Objekte ohne BLR.

2. Quasare:

• Äquivalente Dichotomie wie bei Sy-Galaxien: Q 1 / Q 2, bisher

nicht wirklich etabliert.

• Möglicherweise nehmen ultraleuchtkräftige IR-Galaxien teilweise

Rolle der Q 2 ein (spricht aber vieles dagegen).

Radio-laute AGN:

3. BL Lac-Objekte / Radiogalaxien vom Typ FR (Fanaroff-Riley) I:

• Leuchtkräfte in beiden Fällen niedrig; kaum Emissionslinien

• Scheinbare Helligkeit abhängig von Jet-Orientierung

4. Radio-Quasare / Radiogalaxien vom Typ FR II / HPQ:

• Orientierung der Radioachse: Erscheinungsbild im Radiobereich

• Orientierung des Staubtorus: Erscheinungsbild im opt./UV/NIR

Vereinigung zwischen radiolauten und radioleisen AGN:

Etliche Hinweise auf intrinsische Unterschiede zwischen beiden Populatio-

nen. Sehr wahrscheinlich kein Orientierungseffekt.

Frage wird wieder aufgegriffen.
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Lichtecho-Messungen der BLR-Struktur:

Methodik

Konzeptionelle Voraussetzungen

Ursache-Wirkungs-Analyse: Meßbare
”
primäre“ Variationen verursachen

”
se-

kundäre“ Variationen in anderen Komponenten. Typisches Beispiel: Photoioni-

sierte Gaswolken reagieren auf Veränderungen der eingestrahlten UV-Intensität

(und -spektrum!).

• Kontinuum entsteht in wohldefinierter kompakter Quelle mit Lineardimen-

sion � als Abstand R zur Wolke.

• Signifikante Variabilität nur auf Zeitskalen >∼ R/c möglich

Lichtlaufzeit plus Reaktionszeit der Wolke.

• Für photoionisierte Gaswolke: Reaktionszeit gegeben durch Rekombinati-

onszeitskala trec = (neαB)−1 = 400s (ne/1010 cm−3)−1.

• Dynamische Zeitskala für strukturelle Veränderungen tdyn
>∼ R/v, wobei v

die charakteristische Geschwindigkeit.

In BLR: tdyn ∼ R/∆vFWHM
>∼ 100 trec

⇒ Maßgebliche Zeitskala in BLR ist Lichtlaufzeit.

• Abschattung der Kontinuumsquelle ist gering: Photonen bewegen sich un-

gehindert zwischen Kontinuumsquelle und Wolke.

• Erwartet wird eine
”
einfache“ (aber nicht notwendigerweise lineare) Rela-

tion zwischen inzidentem und emergentem Fluß.
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Transfergleichung

Betrachte einzelne BLR-Wolke im Abstand R von Kontinuumsquelle. Reaktion

auf Kontinuumsänderung C(t) ist ähnlich Lichtkurve, aber mit Zeitverschie-

bung und anderer Skalierung:

LW (t) ∼ C(t − τ) .

Gesamtlichtkurve der BLR ist Superposition der einzelnen Wolkenbeiträge:

L(t) =
∫

Ψ(τ) C(t − τ) dτ

mit der für eine bestimmte geometrische Anordnung der Wolken spezifischen

Gewichts- oder
”
Transferfunktion“ Ψ(τ).

Erläuterung der Bedeutung der Transferfunktion an einem Beispiel.

Betrachte einfaches geometrischen BLR-Spielzeugmodell: Anordnung der Wol-

ken in einer dünnen sphärischen Schale mit Radius R. Dann trägt Wolkenen-

semble bei τ = τ(θ) mit Gewicht der projizierten Kreisringfläche bei,

Ψ(θ) dθ = 2π R2 sin θ dθ

und wegen dτ = −R/c sin θ dθ ist dann

Ψ(τ) dτ = 2π R cdτ .

Ideale Strategie:

• Gemessen werden die Lichtkurven C(t) und L(t)

• Bestimmung von Ψ(τ) durch Inversion des Integrals

• Vergleich mit theoretisch berechneten Transferfunktionen für einfache

BLR-Geometrien

Inverses Problem, bei Anwesenheit von Meßfehlern und nicht-perfekten Daten

hochgradig unterbestimmt.

Zusammenhang zwischen Geometrie und Transferfunktion nicht eindeutig.
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Korrelationsfunktion

Vereinfachtes Problem: Bestimme charakteristische Lineardimension über

Lichtlaufzeit R/c aus Vergleich der Lichtkurven C(t) und L(t).

Kreuzkorrelationsfunktion:

FCCF(τ) =
∫ ∞

−∞
L(t) C(t − τ) dt

hat ihr Maximum bei dem τ , bei dem L(t) und C(t− τ) optimal (im Sinne der

Minimierung der Summe der quadrierten Differenzen) aufeinanderpassen.

Analoge Def.: Autokorrelationsfunktion der Kontinuumslichtkurve:

FACF(τ) =
∫ ∞

−∞
C(t) C(t− τ) dt

Unter Verwendung der Transferrelation gilt somit:

FCCF(τ) =
∫ ∞

−∞
C(t − τ)

∫ ∞

−∞
Ψ(τ ′) C(t − τ ′) dτ ′ dt

=
∫ ∞

−∞
Ψ(τ ′) FACF(τ − τ ′) dτ ′ ,

d.h. Linien-Kontinuums-Kreuzkorrelationsfunktion ist Faltung aus

Kontinuums-Autokorrelationsfunktion und Transferfunktion.

Lage des Maximums von FCCF hängt ab von

• R, dem charakteristischer Abstand der Emissionslinienregion von Konti-

nuumsquelle

• Form der Kontinuumslichtkurve (über FACF)

Für diskrete Meßpunkte: CCF als Summe schreibbar (einfach nur für zeitlich

äquidistante Daten).

CCF enthält keine Information über Meßfehler. Unsicherheiten nur über Monte-

Carlo-Simulationen abschätzbar; konzeptionell einfach, aber modellabhängig

und rechenintensiv.
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Größe und Struktur der BLR

Überwachungskampagnen (Monitoring)

Strategische Betrachtungen:

• Länge der Kampagne muß angemessen sein bezüglich der Zeitskalen von

Variabilität und Lichtlaufzeit-Differenzen. Insbesondere gilt: Maximale

Zeitdifferenzen sind immer kleiner als Kampagnendauer.

• Abstand der Meßpunkte muß kleiner sein als kürzeste involvierte Zeit-

skala, ansonsten droht
”
Alias-Effekt“: Nicht aufgelöste Kurzzeitvariationen

führen zu scheinbar längerfristigen Variationen.

• Auswahl der beobachteten Objekte:

– Hell bei allen beobachteten Wellenlängen

– Oft beobachtbar (d.h. nicht zu weit südlich oder zu weit nördlich)

– Möglichst stark variabel, ohne zu lange ruhige Perioden

– Variabilitätszeitskalen handhabbar

• Für Verständnis der Vorgänge in AGN allgemein: Objekte sollten möglichst

typische Vertreter ihrer Klasse sein!

D.h. insbesondere keine Blazare oder andere Jet-dominierte AGN

• Verwendete Teleskope:

– Entweder über kompletten Zeitraum für Monitoring einsetzbar

⇒ Ideal für institutseigene Observatorien.

– Oder koordinierter Zusammenschluss mehrerer Observatorien

– speziell wichtig für Multi-Wellenlängen-Monitoring!

– Ideal: Ferngesteuertes oder robotisches Teleskop.
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FIG. 3.ÈLight curves for 17 PG quasars. Circles are spectrophotometric data from WO, squares are spectrophotometric data from SO, triangles are
photometric data from WO. Continuum Ñux densities, are determined from the wavelength bands listed in boldface in Table 2 and are given in units offj,
10~16 ergs s~1 cm~2 Emission-line Ñuxes are displayed in units of 10~14 ergs s~1 cm~2. Horizontal axis given in Julian Day (bottom) and UT date (top).A� ~1.
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FIG. 4.ÈCross-correlation functions : ICCF (solid line) and ZDCF (circles with error bars) for all emission lines with peak correlation coefficients greater
than 0.4. See text and Table 6 for details.
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Größe der BLR in Seyfert-Galaxien

Gemessenes R ' τ/c kann verglichen werden mit Prognose aus Photoionisa-

tionsmodellen:

Gemessen wird z.B. L(Hβ). Unter der Annahme reiner Rekombinationsstrah-

lung ist Emissivität bekannt (s.o.); dann ist die Linienleuchtkraft

L(Hβ) =
∫ ∫

jHβ dΩ dV ,

z.B. für Anordnung der Wolken in sphärischem Volumen 4/3πR3, mit

”
Volumen-Füllfaktor“ f und Teilchendichte der Wolken ne ist

L(Hβ) = 4π · f
4

3
πR3 · jHβ

= 5.19 · 10−25 f n2
e R3 erg s−1 .

Bis ∼ 1990: Dichte ne der BLR abgeschätzt als 108 <∼ ne <∼ 109.5 cm−3 (s.o.).

Bleiben zwei Unbekannte: Radius R und Füllfaktor f ; alternativ Größe der

einzelnen Wolken RW .

Zusätzliche Bedingung aus Ionisations-/Rekombinationsgleichgewicht:

Anzahl ionisierender Photonen = Anzahl von Hβ-Photonen!

Für U ' 0.1 ist
”
Strömgren-Eindringtiefe“ (s.o.) nur d ∼ 3 · 1013 cm!

Mit Annahme RW ∼ d folgt dann f ∼ (R/d)3. Damit folgt für R:

RBLR ∼ 3 · 1017 cm ·





L(Hβ)

1042 erg s−1





1/3

·

(

ne

109 cm−3

)−2/3

.

Lichtecho-Messungen, z.B. für NGC 5548: R ∼ 10 Lichttage ' 3 · 1016 cm

allgemein: BLR um 1 Größenordnung kleiner als bis dahin erwartet.

Modellrevision erforderlich! Hauptkonsequenz: Dichte um Faktor 10–100 höher,

ne ∼ 1010.5 . . . 1011 cm−3!

⇒ Entwicklung von Multizonenmodellen.

Füllfaktor: Für ne ' 1011 cm−3 und R = 3 · 1016 cm ist dann f = 10−10

⇒ BLR ist extrem klumpig.

Nebenbei: Masse der BLR, folgt direkt aus R, ne, f ; also
”
meßbar“ aus L(Hβ).

Für obigen Fall ist MBLR ∼ 10−3 M�, dynamisch völlig insignifikant!
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Aus Beobachtung vieler Seyfertgalaxien und Quasare: empirische Bestimmung

einer Radius-Leuchtkraft-Relation möglich.

Erwartung aus einfachen Modellen mit konstantem Ionisationsparameter U und

festem ne: R ∝ L0.5

Empirisches Resultat: R(L) verträglich mit obiger Relation; evtl. etwas steilere

Abhängigkeit, R ∝ Lβ mit β = 0.5 . . .0.7 (Kaspi et al. 2000).

Bedeutend für Abschätzung einer Masse-Leuchtkraft-Beziehung für AGN (s.u.).
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FIG. 6.ÈBLR sizeÈluminosity relation. The solid line is the best Ðt to
the data. The dashed line is a Ðt with a slope of 0.5.

not consistent with previous results. Second, under the
assumptions that the shape of the ionizing continuum in
AGNs is independent of L , and that all AGNs are charac-
terized by the same ionization parameter and BLR density
(as suggested by the similar line ratios in low- and high-
luminosity sources), one expects The theoreti-R

BLR
P L0.5.

cal prediction is based on the assumption that the gas
distribution, and hence the mean BLR size, scales with the
strength of the radiation Ðeld. Our present result suggests
that those assumptions should be reexamined. This is also
implied from recent models (e.g., Kaspi & Netzer 1999 and
references therein) which show a wide distribution of
properties (such as BLR density, column density, and ion-
ization parameter) across the BLR of a single active nucleus.
Therefore, a range of properties may also exist among dif-
ferent AGNs, and the above assumptions of uniform ioniza-
tion parameter and BLR density for all AGNs is likely
incorrect. If an e†ective ionization parameter can be
deÐned, our result suggests that it may be a decreasing
function of luminosity.

5.2. FW HM-L uminosity Relation

Our sample allows us to readdress the issue of the
velocity-luminosity relation in AGNs. Shuder (1984) noted
that the FWHM of the Balmer lines increases with lumi-
nosity for a sample of 25 AGNs. Wandel & Yahil (1985)
found a correlation coefficient of 0.5 between the Hb full
width at zero intensity (FW0I) and the 4000 continuumA�
luminosity for a literature compilation of 94 AGNs. Joly et
al. (1985 ; and references therein) also reported a weak corre-
lation between the FW0I of Hb and the optical luminosity
in a similar collection of objects. Boroson & Green (1992)
note the FW0I of Hb is quite sensitive to noise and depends
strongly on the quality of the FeII subtraction. These
authors found an anticorrelation coefficient of [0.275
between the Hb FWHM and absolute V magnitude, signiÐ-
cant at the 99% conÐdence level, in a sample of 87 PG
quasars. In a recent work Stirpe, Robinson, & Axon (1999)
measured Ha velocities for 126 AGNs and found them to
weakly correlate with the luminosity.

In addressing the issue of the velocity-luminosity relation
we note that our sample is not complete, especially with the

inclusion of the heterogeneous Seyfert sample. The results
must therefore be treated with caution. The FWHMs from
the mean spectrum are plotted against the luminosity in the
bottom panel of Figure 7. There is no signiÐcant correlation
between the variables. However, if we omit the data point
for the narrow-line Seyfert 1, NGC 4051, which clearly devi-
ates from the other points and highly inÑuences the Ðt, we
do obtain a marginally signiÐcant correlation. The corre-
lation coefficient is [0.386, and its signiÐcance level is
2.7 ] 10~2. A linear Ðt gives

v
FWHM

(mean) \ (4108
~65
`66)

]
C jL j(5100 A� )

1044 ergs s~1

D~0.271B0.012
km s~1 . (7)

FWHMs from the rms spectrum versus luminosity are
plotted in the top panel of Figure 7. The correlation coeffi-
cient is [0.540 has a signiÐcance level of 1.2 ] 10~3 and
the best linear Ðt to the data is

v
FWHM

(rms) \ (3752
~56
`57)

]
C jL j(5100 A� )

1044 ergs s~1

D~0.267B0.010
km s~1 . (8)

FIG. 7.ÈFWHM-luminosity relations. (T op) FWHM derived from the
rms spectrum of each object. (Bottom) FWHM derived from averaging the
FWHMs in all spectra for a given object. Solid lines are the best Ðt to the
data after excluding the outlier at the lowest luminosity (NGC 4051).
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Radiale Stratifikation der BLR

Für gegebenes Objekt: Lichtecho-Verzögerungen sind nicht konstant für alle

Emissionslinine!

Systematischer Trend: Je höher der Ionisationsgrad, desto kleiner ist R = τ/c.

Deutung: BLR ist geschichtet (stratifiziert):

– Nahe an Kontinuumsquelle ist U am größten, insbesondere anregendes

Spektrum am härtesten: Dort entstehen die extrem hochionisierten Linien

(Nv, He ii, etc.).

– Weiter außen nimmt U und Härte des Spektrums ab, hier Entstehung von

Lyα, C iv, etc.

– Bei noch größeren R liegt PIZ, dort ist U sehr klein, aber Spektrum wie-

der recht hart. Hier entstehen C iii], Mg ii, aber auch Balmerlinien (via

Resonanzstreuung von Lyman-Photonen, s.o.).
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Fig. 1.—Line width in the rms spectrum plotted as a function of the distance
from the central source (upper horizontal axis) as measured by the emission-
line lag (lower horizontal axis) for various broad emission lines in NGC 7469,
NGC 5548, and 3C 390.3. The dashed lines are best fits of each set of data
to the relationship , and the best-fit slopes arelog V p a 1 b log ct b pFWHM

, , and for the three galaxies, respec-20.61 5 0.35 20.44 5 0.05 0.41 5 0.15
tively. The solid line shows the best fit to each set of data for fixed b p

, yielding virial masses of , , and1 6 7
2 8.4 # 10 M 5.9 # 10 M 3.2 #2 , ,

for the three respective galaxies.810 M,

that the broad emission line variability data demonstrate that
the BLR kinematics are Keplerian, i.e., that the emission-line
cloud velocities are dominated by a central mass of order of
107–108 M, within the inner few light-days. This seems to hold
for each of the three best-studied Seyfert 1 galaxies. We believe
that this strongly supports the hypothesis that SBHs reside in
the nuclei of active galaxies and underscores the importance
of the reverberation method for determination of the masses
of SBHs in AGNs.

2. THE KEPLERIAN SIZE-VELOCITY RELATIONSHIP

Measurement of the central mass using the virial mass es-
timate from emission lines requires a demonstration that the
kinematics of the line-emitting gas are gravitationally domi-
nated. A correlation between the broad line width and emitting-
region size of the form is consistent with a wide21/2j ∝ r
variety of gravitationally dominated kinematics. It thus pro-
vides good evidence for such a dynamical scenario, although
alternative pictures that contrive to produce a similar result
may not be ruled out definitively.

In measuring the widths of the emission lines, it is important
to include in the measurement only the part of the emission
line that is actually varying. This can be difficult on account
of contamination of the broad lines by emission from the
narrow-line region or other nonvariable (or slowly varying)
components of the line and, in some cases, contamination from
other broad lines. We circumvent this problem by using the
numerous spectra obtained in the reverberation experiments to
compute mean and rms spectra, and we measure the width of
the emission features in the rms spectrum. While in many cases
measurement of the width of each line from the mean spectrum
gives a similar result (Kaspi et al. 2000), our procedure ensures
that the emission features in the rms spectrum accurately rep-
resent the parts of the emission line that are varying and for
which the time delays are measured (Peterson et al. 1998). In
each rms spectrum, we determined the FWHM of each mea-
surable line, with a range of uncertainty estimated by the high-
est and lowest plausible settings of the underlying continuum.

In Figure 1, we show the width of the line in the rms spectrum
plotted as a function of the distance from the central source
(upper horizontal axis) measured by the emission-line lag t
(lower horizontal axis) for various broad emission lines in three
different Seyfert 1 galaxies, NGC 5548, NGC 7469, and
3C 390.3. All of the data used here are publicly available on
the International AGN Watch Web site.3 In the case of the best-
studied galaxy, NGC 5548, lines that are strongest in highly
ionized gas (e.g., He ii l1640 and He ii l4686) have the shortest
response times (a few days) and the largest Doppler widths
( km s21), and lines that are more prominent inV * 8000FWHM

less highly ionized gas (e.g., Hb l4861 and C iii] l1909) have
longer time delays (more than 10 days) and narrower widths
( km s21). Each data point in Figure 1 providesV & 7000FWHM

an independent measurement of the virial mass in each
respective galaxy, , where , and we2M p fr j /G r p ctBLR rms BLR

take (Netzer 1990). The factor f dependsÎj p 3V /2rms FWHM

on the details of the geometry, kinematics, and orientation of
the BLR and is expected to be of order unity. Within the mea-
surement uncertainties, all the emission lines yield consistent
values for the central mass. A weighted fit to the relationship

yields for thelog V p a 1 b log t b p 20.44 5 0.05FWHM

case of NGC 5548, consistent with the expected value b p

3 Available at http://www.astronomy.ohio-state.edu/˜agnwatch.

and a reduced (compared with for1 2 2
2 x p 3.30 x p 3.58n n2

a forced fit, which is also shown in Fig. 1). From a1b p 2 2

weighted fit to these data, we obtain M p (5.9 5 2.5) #

107 for the central mass for the SBH in NGC 5548. TheM,

formal uncertainty reflects measurement uncertainties in the
time lag and line width. Moreover, we note that this mass is
systematically uncertain by a factor of a few on account of the
uncertainty in the unknown factor f. As an illustration, we
consider the masses obtained from two more detailed models
of
NGC 5548; if we use the Wanders et al. (1995) model for the
C iv l1549 emission line (line-emitting clouds in circular orbits
of random inclination, illuminated by a biconical beam), the
rms line width and transfer function centroid match the ob-
servations best for a central mass of Al-7M p 2.4 # 10 M .,

ternatively, if we try to match the Hb rms line width and
transfer function centroid with a disk model and reasonable
photoionization model parameters (Ferland et al. 1992), then
masses in the range M, are obtained as the7(1.4–6.0) # 10
inclination is varied from 907 to ∼307.

Although NGC 5548 has by far the most detailed and highest
quality reverberation data, it is not the only AGN that shows
the Keplerian relationship. We are able to derive reliable re-
verberation sizes and rms profiles for multiple emission lines
in at least two more Seyfert galaxies, NGC 7469 (Wanders et
al. 1997; Collier et al. 1998; Kriss et al. 2000) and 3C 390.3
(Dietrich et al. 1998; O’Brien et al. 1998), also shown in Fig-
ure 1. In both cases the virial mass values calculated from each
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Kinematik der BLR

Linienbreiten

Erklärung für Linienbreiten in AGN von typisch mehreren 1000 km/s:

• Thermische Verbreiterung: bereits oben ausgeschlossen, da mit kT ∼

1/2 mH v2 Temperaturen von T � 108 K erforderlich wären – dann wäre

Emissionslinienentstehung aber stark unterdrückt.

• Druckverbreiterung: Vergleichbare Linienbreiten nur in Weissen Zwergen,

aufgrund der Schwerebeschleunigung g ∼ 108 cm s−2.

In BLR von AGN: g = GM/R2 ∼ 101 cm s−2.

(Außerdem: BLR-Linienprofile zu verschieden von Dämpfungsprofilen.)

• Geschwindigkeitsverbreiterung durch makroskopische Bewegung der BLR-

Wolken verbleibt einzige Option. Preisfrage:

– turbulent / chaotisch?

– orbital? in Vorzugsebene oder mit Zufallsausrichtung?

– radial einwärts? radial auswärts?

oder Kombination aus mehreren Formen?

sehr schwierig festzustellen, da die verschiedenen Bewegungsformen nicht ein-

deutig charakteristischen Linienprofilen zuzuordnen sind (s.u.).

Maß für charakteristische Geschwindigkeit relativ zum Zentralobjekt aus Halb-

wertsbreite der jeweiligen Emissionslinie: ∆λFWHM (FWHM: Full Width at Half

Maximum):
∆λFWHM

λ
=

∆vFWHM

c
.

Willkürliche Festlegung; auch andere Maße für Linienbreiten in AGN werden:

verwendet, insbesondere ∆λFWZI (Full Width at Zero Intensity).

Beachte: Da Form der Linienprofile nicht einheitlich, lassen sich verschiedene

Maße für Linienbreiten nicht allgemein ineinander umrechnen.
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Massen der Zentralobjekte

Aus Lichtecho-Messungen bekannt: Verschiedene Emissionslinien zeigen unter-

schiedliche Lichtlaufzeit. Korrelation mit Ionisationsgrad: Hoch ionisierte Linien

entstehen nahe am Zentralobjekt, niedrig ionisierte Linien weiter außen.

Gibt es auch systematische Unterschiede bei Linienbreiten?

Antwort: ja, hochionisierte Linien sind i.allg. breiter, d.h. zeigen höhere Ge-

schwindigkeiten.

⇒ Hinweis auf Relation Geschwindigkeit ↔ Abstand

⇒ Argument gegen chaotische, für gravitativ gebundene Bewegung

⇒ aber z.B. strahlungsdruckgetriebener Ausfluss nicht ausgeschlossen

(siehe breite Absorptionslinien in BAL-Quasaren).

In einigen Objekten direkt gemessene Korrelation zwischen Lichtlaufzeit und

Linienbreite. Steigung der Beziehung verträglich mit Kepler-Rotation

v2(R) =
G MBH

R

wobei MBH die Masse des Zentralobjektes (schwarzen Lochs) ist

⇒ Methode zur Bestimmung der Massen schwarzer Löcher in AGN!

(allerdings beobachtungstechnisch aufwendig, da Lichtechos in allen Linien ge-

messen werden müssen)

Benutzung der empirischen R(L)-Relation (s.o.) ermöglicht vereinfachte

Abschätzung von MBH, direkt aus Messung von L und ∆vFWHM.

Resultate in sehr guter Übereinstimmung mit stellardynamisch ermittelten

Massen, zumindest für nahe Seyfert-Galaxien.
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Linienprofile

In Prinzip sollten genaue Linienprofile die dynamische Struktur der BLR weiter

einschränken. Zu jeder Bewegungsform gibt es charakteristische Linienprofile:

• Chaotische Bewegung in isothermem Ensemble von Wolken: Gauss-Profil

(vgl. ideales Gas)

• Strahlungsgetriebener radialer Ausfluss:
”
Logarithmisches Profil“:

v ∝ ln(λ0/|λ − λ0|)

• Gravitative Einfallbewegung: ebenfalls u.U. logarithmisches Profile.

• Kepler-Rotation in Scheibenebene: Scheibenprofil mit zwei Maxima.

• Kepler-Rotation mit Zufallsorientierung der Bahnen:
”
Rechteck-Profil“.

Aus drei Gründen ist die Einschränkung der BLR-Struktur durch Analyse von

Linienprofilen bisher nicht wirklich erfolgreich:

1. Zu viele freie (unbekannte) Parameter, z.B. Verlauf des Volumen-Füllfak-

tors f mit dem Radius.

2. Zu große Verschiedenheit der Objekte – für jedes der genannten Profiltypen

gibt es Beispiele, aber keine erkennbaren Gesetzmäßigkeiten.

3. Stratifikation der BLR, führt zur Überlagerung der Beiträge aus verschie-

denen Regionen.

Vermutlich spielen sowohl Kepler-Rotation als auch Ausfluß eine Rolle; Schei-

bengeometrie wohl nicht wichtig, außer für extrem breite Linienkomponenten.

Extremes Beispiel für letztere: Eisen-K-Linie bei 6.4 keV, mit Linienbrei-

te ∆vFWHM ∼ 0.3c, scheibentypischer Linienaufspaltung und Anzeichen für

Gravitations-Rotverschiebung (siehe Abb.)

⇒ Entstehung bei wenigen RS vom schwarzen Loch!
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Go to high resolution image (116kb)

FIG. 3. The profile of the broad iron line is caused by the interplay of Doppler and
transverse Doppler shifts, relativistic beaming, and gravitational redshifting. The upper panel
shows the symmetric double-peaked profiles from two narrow annuli on a nonrelativistic
disk. In the second panel the effects of transverse Doppler shifting and relativistic beaming
have been included, and in the third panel gravitational redshifting has been included. These
give rise to a broad, skewed line profile, such as that shown in the lower panel. A more
detailed discussion of this figure is given in § 2.2.

Discussion in text | Previous figure | Next figure



30

Größe der Kontinuumsquelle

Verschiedene Komponenten des AGN-Kontinuums haben vermutlich ganz ver-

schiedene Ursprünge:

Radiostrahlung: Entstehung in Jets, Skalen sub-pc bis Mpc.

Infrarotemission: Teilweise ebenfalls Synchrotron, teilweise Staubemission;

kühler Staub in Hostgalaxie, heißer Staub in Kernnähe (s.u.).

Optisches/UV-Kontinuum: Thermische Strahlung der vermuteten Akkretions-

scheibe.

Röntgenemission: Teilweise noch aus Akkretionsscheibe (weiche Röntgenstrah-

lung), teilweise Compton-gestreute Strahlung längerwelliger Strahlung.

Theoretisch erwartete typische Skalenlängen für Akkretionsscheibe: R ∼

10 . . .100RS <∼ 1 Lichttag ⇒ Beobachtung von Kurzzeitvariationen erforderlich!
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Gemessene Lichtkurven (z.B. NGC 4151, s.o.) zeigen, dass Kontinuumsvariatio-

nen zwischen verschiedenen Frequenzen (optisch-UV-Röntgen) quasi-simultan

erfolgen (beste Messung: ∆t < 0.1 Tage).

1. Ursache-Wirkungs-Beziehung nicht klar;

2. Signifikante Variabilität auf Zeitskalen � 1 Tag erforderlich.

⇒ Direkte Messung der Größe der Kontinuumsquelle so gut wie nicht verfügbar!

Weitere Obergrenze über Existenz des Mikro-Gravitationslinseneffektes in

Q 2237+0305 (
”
Einstein-Kreuz-Quasar“), d.h. in leuchtkräftigem Quasar:

Rcont < 1015 cm ∼ 1 Lichttag .

Obergrenzen aber konsistent mit Akkretionsscheiben-Theorie.
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Was treibt die Variabilität?

Kann man ein Kontinuumsband identifizieren, in dem die
”
primären“ Variatio-

nen sichtbar werden?

Falls Röntgenemission aus innerstem Bereich der Akkretionsscheibe, dann Er-

wartung: Röntgen führt und hat größte Amplitude.

Beobachtet wird: Röntgen & optisch simultan, optisch/UV hat sogar größere

Amplitude ⇒ Röntgen = reprozessierte opt./UV-Strahlung?L54 OPTICAL AND X-RAY VARIATIONS IN NGC 5548 Vol. 584

Fig. 1.—Long-term optical 5100 Å (top) and X-ray 2–10 keV (bottom) light
curves of NGC 5548, in units of ergs s�1 cm�2 Å�1 and ergs s�1 cm�2, re-
spectively. The constant level of contamination due to host galaxy starlight
(see § 2) has not been subtracted from the optical light curve but is shown
for informational purposes as a dashed line.

Fig. 2.—Binned-up long-term optical 5100 Å (open squares) and X-ray
2–10 keV ( filled squares) light curves of NGC 5548. Bin time is 30 days,
and the light curves have been renormalized by their respective means. The
constant level of contamination due to host galaxy starlight (see § 2) has not
been subtracted from the optical light curve.

Fig. 3.—Cross-correlation function of optical and X-ray light curves. Note:
the error bars on the correlation are shown for convention purposes only. For
red-noise light curves, standard errors in CCFs are correlated and do not have
the usual formal meaning.

the X-ray light curves are corrected for the contaminating con-
tributions due to host galaxy starlight ( ergs s�1�153.4 # 10
cm�2 Å�1 at 5100 Å accounting for ∼34% of the mean total
5100 Å flux; Romanishin et al. 1995) or the presence of a BL
Lac object in the RXTE PCA field of view (∼10% of observed
flux or ∼ ergs s�1 cm�2, extrapolated from data in�126 # 10
Chiang et al. 2000). Clearly, the constant contribution from
starlight will not affect any correlation, while the additional X-
ray variability due to the BL Lac object will act to reduce any
correlation that we see, rather than produce a spurious
correlation.

3. LIGHT CURVES AND CROSS-CORRELATION FUNCTION

The optical 5100 Å and X-ray 2–10 keV light curves are
shown in Figure 1. On short timescales (days), the X-rays show
more rapid variations than the optical light curve. But despite
this difference and the relatively sparse X-ray sampling
throughout the first half of the RXTE campaign, an apparent
correlation of the long-timescale X-ray and optical variations
can be discerned. To show this correlation more clearly, we
smooth out the short-timescale variations by binning both light
curves into 30 day bins and plot the resulting light curves,
renormalized by their respective means, in Figure 2. The cor-
relation extends not just to the general rising then falling trend
of the light curve, but also to variations on shorter timescales.

We confirm the apparent strong correlation between the X-
ray and the optical light curves by measuring the cross-
correlation function (CCF) of the 30 day binned light curves
(see Fig. 3), using the Discrete Correlation Function (DCF)
method of Edelson & Krolik (1998). The peak value, rmax of
the 30 day binned light curve’s CCF, at zero lag, is r pmax

, compared to observed in the CCF of the0.95 r p 0.85max

unbinned light curves. Using the Flux Randomization/Random
Subset Selection method of Peterson et al. (1998), with both
binned and unbinned light curves, we find that the lag of the
CCF peak is consistent with days (1 j error).0 � 15

Unfortunately, we cannot assess the significance of this cor-
relation directly from rmax, since that assumes that individual
data points in each light curve are uncorrelated with adjacent
points, when in fact they are correlated “red-noise” data. Thus,

the effective number of data points in the correlation and hence
its significance is reduced by an amount that depends on the
sampling pattern and power-spectral shape of both light curves
and cannot be determined analytically. We therefore test the
significance of the correlation using Monte Carlo simulations
of uncorrelated red-noise light curves. We used the method of
Timmer & König (1995) to simulate 104 pairs of continuous
red-noise light curves (one for each band) of time resolution
0.1 days, assuming appropriate power spectral shapes and nor-
malization for each band.5 Each simulated light curve was re-

5 We assumed a broken power-law shape power spectrum, with high-
frequency slopes of �1.6 and �2.5 in X-ray and optical bands, respectively,
and identical slopes of �1 in both bands below a break frequency of n !

days�1, as implied by scaling to the power spectra of black hole X-ray0.01
binaries (Uttley et al. 2002) and assuming a ∼108 M, black hole mass estimated
from reverberation mapping (Wandel et al. 1999). The high-frequency power-
spectral slopes and assumed normalization are the best fits to the data, assuming
this break frequency and low-frequency shape (see Uttley et al. 2002 for details
of the power-spectral fitting procedure).

(weitergehende Frage: warum sind AGN überhaupt variabel? – nicht beantwor-

tet! Erfordert noch erhebliche theroetische Anstrengungen.)



33

Emission von heißem Staub

Langzeit-Überwachung der Sy 1-Galaxie F 9 (sehr leuchtkräftig, hochvariabel)

mit Aufzeichnung der Kontinuumshelligkeit im UV (133 nm, 183 nm), optischen

(520 nm) und NIR (1–3 µm) – Clavel et al. (1989).

Lichtlaufzeitdifferenz zwischen UV und optischen Bändern: < 1 Tag.

Lichtlaufzeitdifferenz zwischen UV und NIR: ∼ 100–400 Tage.

⇒ Reprozessierung des UV durch heißen Staub bei R ' 1 pc?

Gleichzeitig Änderung des NIR-Spektrums: ⇒ Hinweis auf bei T ' 2000 K

verdampfenden Staub.
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