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1 Einleitung

1895 machte W.C. Réntgen die bahnbrechende Entdeckung der Rontgenstrah-
len. Daraus entwickelte sich viele Jahre spéater die Rontgenastronomie, welche
wichtige Erkenntnisse zur Entstehung und Entwicklung des Universums lie-
fert. Die Schwierigkeit bei der Untersuchung von kosmischer Rontgenstrahlung
liegt darin, dass die Strahlen von der duflersten Atmosphére-Schicht der Erde
absorbiert werden und sie nicht wie optisches Licht an einem Spiegel reflek-
tiert werden konnen. Es wurden passende Konstruktionen zur Fokussierung
der Rontgenstrahlen durch Hans Wolter entwickelt. Damit konnten erste Un-
tersuchungen des Weltraums vorgenommen werden und dabei wurde beispiels-
weise nachgewiesen, dass die Sonne Rontgenstrahlen emittiert. Im Laufe der
Zeit wurden immer bessere Rontgenteleskope gebaut, die immer mehr Regio-
nen beobachteten. So wurden auch 1968 das erste Mal Rontgenstrahlen in der
Grofsen Magellanschen Wolke detektiert. In dieser fand eine der bekanntesten
Supernovae statt, die SN1987A. Eine Supernova ist dabei die Zerstérung eines
Sterns am Ende seiner Entwicklung durch eine Explosion. Bei der SN1987A
wurde auch erstmals der Vorgéangerstern ermittelt und ein Stofs an Neutrinos
gemessen (Seward et al., [2010)).

Supernovae und ihre Uberreste stellen heute einen wichtigen Forschungsbereich
in den verschiedenen Bereichen des elektromagnetischen Spektrums dar.

In der folgenden Arbeit soll der Supernova-Uberrest MCSNR J0527-7134, der
sich in der Groken Magellanschen Wolke befindet und mit dem Teleskop XMM-
Newton beobachtet wurde, im Rontgenbereich analysiert werden. Hierbei wird
insbesondere auf das Energie-Spektrum der diffusen Quelle eingegangen, wo-
bei hier verschiedene Modelle entwickelt werden, sodass man Aussagen iiber
die Temperatur und den Fluss machen kann. Aus diesen Parametern und der
Ausdehnung der Quelle konnen anschliefend weitere Eigenschaften, wie bei-
spielsweise das Alter und die Leuchtkraft ableitet werden. Des Weiteren wird
das Spektrum einer Punktquelle, die sich im Supernova-Uberrest befindet, kurz
untersucht.

Bevor jedoch die Vorgehensweise der Datenanalyse und die Ergebnisse bespro-
chen werden, sollen die wichtigsten Begrifflichkeiten geklart werden. Dazu ge-
horen das Verstdndnis von Rontgenstrahlen, der Entstehung einer Supernova
und die Entwicklung des Uberrests. Zudem werden die Eigenschaften der Ma-
gellanschen Wolke und des verwendeten Rontgenteleskops aufgefiihrt.






2 Grundlagen

2.1 Rontgenstrahlung

Rontgenstrahlung ist eine Form von elektromagnetischer Strahlung und deckt
dabei einen Energiebereich von 0.1keV bis etwa 500 keV ab, was einer Wellen-
lange von 12 nm bis 2.5 pm entspricht. Man unterscheidet hier zwischen weicher
Rontgenstrahlung, die unter 2keV liegt, und den energiereicheren harten Ront-
genstrahlen (Hanslmeier, 2007).

Rontgenstrahlung kann im Gegensatz zu optischem Licht Materie ungehindert
durchdringen und wird nur von wenigen Materialien, zum Beispiel einer di-
cken Schicht Blei, aufgehalten. Zudem kann Rontgenstrahlung auch mit den
Atomen in einem Material wechselwirken. Die Interaktionswahrscheinlichkeit
steigt dabei mit zunehmender Kernladungszahl Z und ist auch von der Energie
der Réntgenphotonen abhingig (Seward et al.| 2010).

Es gibt in astrophysikalischen Quellen hauptséchlich drei Strahlungsprozesse:
thermische, Synchronton- und Schwarzkorperstrahlung.

Dieses und die folgenden Kapitel basieren auf |Seward et al.| (2010) und Hansl-
meier| (2007)).

2.1.1 Thermische Emission

Thermische Emission tritt vor allem bei heiffem Gas mit einer Temperatur von
iiber 10° K und einer geringen Dichte auf. Bei diesen Temperaturen sind die
Atome ionisiert und das Gas besteht folglich aus positiv geladenen Ionen und
negativ geladenen Elektronen. Durch Stofe wird thermische Energie unter den
Teilchen ausgetauscht. Besitzen alle Teilchen die gleiche mittlere Temperatur,
so befindet sich das Gas im thermischen Gleichgewicht.

Strahlung entsteht, wenn ein Elektron nahe an ein positiv geladenes Ion kommt.
Denn dann zwingt die elektrische Kraft das Elektron seine Richtung zu dndern,
wodurch es zu einer Impulsdnderung kommt, was mit der Emission von elektro-
magnetischer Strahlung zusammenhéngt. Diese wird Bremsstrahlung genannt.
In heiffem Gas tritt thermische Bremsstrahlung auf und die Energie der emit-
tierten Photonen héngt hier von der Temperatur des Gases ab. Dies kann man
dadurch begriinden, dass sich die Elektronen bei einer hohen Umgebungstem-
peratur schneller bewegen. Abbildung zeigt, dass das Spektrum bei hohen
Energien exponentiell abféllt, das heift die durch ein Gas mit der Temperatur
T erzeugte Strahlung hat eine Energie-Obergrenze.
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2.1.2 Synchrontonstrahlung

Synchrontonstrahlung, auch magnetische Bremsstrahlung genannt, wird von
schnellen relativistischen Elektronen in einem magnetischen Feld erzeugt. Das
Magnetfeld iibt eine Kraft auf die Elektronen aus, was zu einer Richtungs-
und Impulsénderung fiihrt und somit elektromagnetische Strahlung ausgesen-
det wird.

Das Spektrum ist in Abbildung abgebildet und wird als ein Potenzgesetz
der Form

I(E) = AE" (1)

angenommen. Dabei bezeichnet A eine Konstante und v den Spektralindex. Die
durchschnittliche Energie der Photonen ist oc BE?, wobei B die magnetische
Feldstarke ist.

2.1.3 Schwarzkorperstrahlung

Die Reflektivitit einer perfekt schwarzen Oberfliche nimmt den Wert null an,
was man an vollstdndiger Absorption einfallender Strahlung erkennt. Jedoch
muss auch jede Oberflache Strahlung emittieren. Im Falle eines schwarzen Kor-
pers ist die Absorption und Emission stets im Gleichgewicht und das tempe-
raturabhingige Spektrum nimmt die Form des sogenannten Planck-Spektrums
an, welches in Abbildung aufgezeigt ist.

1000,  Blackbody radiation Power law Thermal bremsstrahlung

z T=2x10%K
2 100} T=2x108K
o
=
g
a
2 10}
Spectral index = —1
1 . . . L s
0.01 0.1 1 0.1 1 10 100 0.1 1 10 100
Photon energy (keV) Photon energy (keV) Photon energy (keV)

Abbildung 2.1: Spektren verschiedener Emissionsprozesse, links: Schwarzkor-
perstrahlung, Mitte: Synchrontonstrahlung, rechts: Thermische
Bremsstrahlung (Seward et al., [2010)

2.2 Die Magellanschen Wolken

Bei den Magellanschen Wolken handelt es sich um Zwerggalaxien und man
unterscheidet sie in die Grofe (engl.: Large Magellanic Cloud, LMC) und Kleine
Magellansche Wolke (engl.: Small Magellanic Cloud, SMC). Beide sind unserer
Galaxie, der Milchstrafse, sehr nah und befinden sich im &ufseren Bereich des
Gashalos.
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Auf der Stidhalbkugel kann man die Wolken auch mit dem blofen Auge erken-
nen. Zudem enthélt die LMC etwa zehn Mal weniger Sterne als die Milchstrafe
(Hanslmeier, [2007).

Die wichtigsten Eigenschaften, wie beispielsweise die Entfernung zur Milchstra-
e, der Durchmesser und die Masse sind in der folgenden Tabelle aufgezeigt.

Entfernung | Durchmesser | Masse LY%
[kpc] |arcmin| M| | [erg/s]
LMC 20 645 21010 | 7.10%
SMC o8 316 2-10° | 2-10%

Tabelle 2.1: Eigenschaften der Magellanschen Wolken (Seward et al., |2010))

Hierbei entspricht eine Entfernung von 1pc einer Stecke von 3.0856 - 10 km.
Die Einheit Mg beschreibt die Masse in Einheiten der Sonnenmasse, welche
einen Wert von 1.99 - 103 kg besitzt. L% bezeichnet die Réntgenleuchtkraft der
Galaxie und ist in der Einheit erg/s angegeben, dabei entspricht 1erg einer
Energie von 107 J.

Die Magellanschen Wolken sind eine recht starke Rontgenquelle. Die Strah-
len addieren sich dabei von mehreren einzelnen Quellen auf. Der Satellit RO-
SAT konnte beispielsweise 758 Quellen in der LMC und 517 in der SMC de-
tektieren (Haberl et al. 1999, [2000)). Darunter befindet sich eine hohe Zahl
an Supernova-Uberresten, die aufgrund ihrer rdumlichen Ausdehnung leicht
identifiziert werden kénnen. An dieser Stelle ist die umfangreiche Studie von
Supernova-Uberresten in der LMC, die von Maggi et al. (2016) durchgefiihrt
wurde, zu nennen.

2.3 Supernovae und ihre Uberreste

Eine Supernova ist die energiereiche Explosion eines Sterns, bei welcher die
aufere Hiille als schnelle heifte Gaswolke abgestoften wird. Die sich ausdehnen-
den Gaswolken sind starke Rontgen- und Radioquellen, wobei Rontgenstrah-
len hauptsichlich durch thermische Prozesse erzeugt werden. Diese Uberreste
leuchten als rdumlich ausgedehnte Objekte.

2.3.1 Klassifikation einer Supernova

Man unterscheidet zwei Typen an Supernovae (SN) anhand von optischen Ei-
genschaften, dies sind die Lichtkurven und die Spektren. Eine Supernova Typ 1
zeigt dabei keine Wasserstofflinien im optischen Spektrum. Im Gegensatz dazu,
sind diese bei Supernovae Typ II enthalten.

Die Lichtkurven der beiden Typen sind in der Abbildung dargestellt.
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Type| SN 1972E

Absolute visual magnitude
1 1
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Abbildung 2.2: Lichtkurven verschiedener Supernovae (Seward et al., 2010))

Die Intensitat in der Lichtkurve (vgl. Abb. einer Supernova Typ Ia steigt
innerhalb von circa zwei Wochen sehr schnell zum Maximum an. Dort werden
Helligkeiten von {iber 10? L erreicht, wobei L) einen Wert von 3.9-10% erg/s
hat. Anschlieftend nimmt die Helligkeit in typischerweise 55 Tagen schnell expo-
nentiell ab und darauf folgt ein lang andauernder langsamer Abfall. Die Kurven
haben bei allen SN Ia denselben Verlauf, was zu der Annahme fiihrt, dass sie
alle den selben Vorgénger-Stern besitzen und die Explosion auf die gleiche Art
und Weise ablauft. Im Spektrum einer SN Ia sind keine Wasserstofflinien, aber
vorwiegend Silizium-Linien zu erkennen. Man unterscheidet zudem Typ Ib, die
ebenfalls keine Wasserstoff-, jedoch Helium-Linien, aufzeigen und Typ Ic, die
weder H- noch He-Linien besitzen.

Die Lichtkurve einer Supernova Typ II ist ebenfalls in der Abbildung auf-
gezeigt. Im Vergleich zu Typ I hat sie kein Maximum in Form eines Peaks. Zu
Beginn ist die Helligkeit nahezu konstant und nimmt nur leicht ab, darauf folgt
ein starker Abfall. Anschlieffend nimmt die visuelle Helligkeit, &hnlich zu I,
langsam ab. Ein weiterer Unterscheidungspunkt zu Typ I bildet das Spektrum.
Dieses zeigt Wasserstofflinien. Man unterscheidet zudem in die Typen IIb die
im weiteren Verlauf des Spektrums eher dem Typ Ib oder Ic &hneln, II-P welche
als Vorginger einen Roten Uberriesen haben und kurz nach dem Maximum in
der Lichtkurve ein Plateau besitzen, IIn mit schmalen Emissionslinien und in
II-L bei der die Helligkeit nahezu linear mit der Zeit abnimmt. Auferdem gibt
es noch Typen die ein eigenartiges Spektrum aufzeigen und in keine der eben
genannten Klassifikationen hineinpassen.

Neben der Unterscheidung anhand von optischen Eigenschaften gibt es auch
noch die physikalische Trennung. Dabei unterscheidet man in Typ Ia- und
Kernkollaps-Supernovae. Hierbei ist zu beachten, dass Typ Ib und Ic in Letztere
hineinfallen, da dies Explosionen von massereichen Sternen sind. Jedoch haben
sie keine Wasserstofthiille, weswegen sie keine H-Linien im Spektrum aufzeigen
und dem Typ I angehoren.
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2.3.2 Entstehung einer Supernova Typ la

Dieser Typ Supernova tritt nicht so haufig auf und wird in den verschiedensten
Galaxie-Typen, wie beispielsweise elliptischen oder Spiralgalaxien, gefunden.
Man nimmt an, dass die Vorgédnger sehr alte Sterne sind und nicht sehr mas-
sereich sind.

Bei einer SN Ia handelt es sich um die Explosion eines weifsen Zwerges in
einem Doppelsternsystem. Weifte Zwerge sind sonnenéhnliche Sterne und un-
terhalb der Chandrasekhar-Grenze von 1.44 M, stabil, jedoch kann es in einem
Doppelsternsystem zu einer Massenzunahme kommen, wobei die Grenze iiber-
schritten wird und es folglich zu einer Explosion kommen kann.

In der Abbildung [2.3]ist die Entwicklung eines Doppelsternsystems, welche in
einer Supernova endet, abgebildet.

The more massive star
becomes a giant

Two normal stars
form a binary system

———

£ §
The giant spills gas onto i The secondary and the core %
the now-engulfed secondaryj of the giant spiral inwards

S et —

The common envelope is
ejected and the separation .~ The core of the giant

of the stars decreases . collapses to a white dwarf

e
S

The ageing secondary star The white dwarf’s mss
swells and spills gas increases until critical |
onto the white dwarf and then explodes i

Abbildung 2.3: Entstehung einer Supernova Typ la (]Seward et zad.|7 |201()[)

Beide Sterne im System haben eine moderate Masse, beispielsweise 1 und 3 M.
Bei beiden wird der Wasserstoff im Kern zunéchst zu Helium fusioniert und
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dabei nimmt die Dichte des Kerns, welcher nun aus Helium besteht, so lange
zu, bis dieser ebenfalls anfingt sich in einem Verbrennungsprozess in andere
Elemente umzuwandeln. Dabei ist die Zeit, in der ein Stern sein vorhandenen
Wasserstoff verbrennt, indirekt proportional zur dritten Potenz seiner Masse,
das heiftt der massereichere Stern entwickelt sich schneller. Der Stern ist wah-
rend des Verbrennungsprozesses stabil, da die durch die schwerer werdenden
Elemente zunehmende Gravitation, durch den ebenfalls ansteigenden entge-
gengesetzten Druck ausgeglichen wird, sodass ein Gleichgewicht herrscht.

Die Zunahme der Temperatur fiihrt dazu, dass sich die dufseren Schichten des
Sterns ausdehnen und abgestoften werden. Dieses Material wird anschlieffend
durch den zweiten, an Masse drmeren, Stern aufgenommen, was die Entwick-
lung beschleunigt. Der erste Stern kollabiert nach diesem Massetransfer zu
einem weifen Zwerg mit einem Kern bestehend aus Sauerstoff und Kohlenstoff.
Der zweite Stern erreicht im Laufe der Zeit ebenfalls den Zustand, bei dem
Materie abgestofsen wird. Diese wird vom weiflen Zwerg aufgenommen, was
seine Masse bis iiber die Chandrasekhar-Grenze erhoht. Zu diesem Zeitpunkt
iiberwindet die Gravitation den Elektronendruck und dies hat zur Folge, dass
Fusionsprozesse des Sauerstoffs und Kohlenstoffs im Kern starten. Dies erzeugt
eine Detonationswelle, welche sich rasch ausbreitet und den Stern explodieren
lasst.

2.3.3 Entstehung einer Kernkollaps-Supernova

Diese Supernova tritt in Spiralgalaxien und irreguléren Galaxien auf und ist das
Ende der Entwicklung von massereichen (M > 10 M) Sternen, die aufgrund
eines Gravitationskollapses detonieren. Spiralgalaxien sind dabei bekannt fiir
das Auftreten zahlreicher junger massereicher Sterne. Die grofe Masse hat zur
Folge, dass der nukleare Brennstoff schneller verbraucht wird.

Zu Beginn wird auch in massereichen Sternen Wasserstoff in Helium umgewan-
delt und sobald dieser Prozess abgeschlossen ist, steigt die Temperatur, sodass
sich der He-Kern zu Sauerstoff und Kohlenstoff fusionieren kann. Gleichzeitig
erhoht sich auch der Druck in der Schicht mit Wasserstoff, die den Kern um-
gibt, was zu einem Verbrennen in Helium fiihrt. Am Ende seines Lebens ist der
Stern aufgrund dieser Prozesse schichtartig aufgebaut. Dies ist in der folgenden
Abbildung gezeigt.

0 5 10 15 20 25
Included Mass (Solar Masses)

Abbildung 2.4: Aufbau eines Sterns am Ende seiner Entwicklung (Seward et
al., 2010
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Der Kern besteht am Ende des Fusionsprozesses aus Eisen, und wird von Schich-
ten aus Silizium, Schwefel, Neon, Sauerstoff, Kohlenstoff, Helium und Wasser-
stoff umgeben. Die Dichte im Kern entspricht in etwa der eines weifen Zwergs
und nimmt nach aufen hin ab. Zu diesem Zeitpunkt sind die Sterne meist Rote
Riesen oder Uberriesen.

Der Eisenkern kann keine weitere nukleare Energie erzeugen und wird durch
den Druck der Elektronen stabilisiert. Der Stern ist am Chandrasekhar Limit.
Die Masse des Kerns nimmt aber weiterhin zu, da sich die an den Kern angren-
zende Schicht aus Silizium zu Eisen fusioniert. Das fiithrt zur weiteren Verdich-
tung des Kerns und die Temperatur steigt dadurch an. Folglich zersetzt sich ein
Teil des Eisens zu leichteren Elementen und dabei wird Energie absorbiert, was
wiederum den Druck verringert und den Kern weiter schrumpfen lésst. Beim
Zersetzten werden freie Protonen erzeugt, die sich mit Elektronen verbinden
und sich so Neutronen und Neutrinos bilden. Demzufolge fehlen einige Elek-
tronen um den Kern zu stabilisieren, was zu weiterer Druckverringerung fiihrt.
Dieser Prozess fithrt sich weiter fort und so kann die Gravitation den Elektro-
nendruck iiberwinden. Innerhalb von Millisekunden kollabiert der Kern. Die
explosionsartige Freisetzung an Energie durch die zusammenfallende Materie
erzeugt eine Schockwelle, welche sich nach aufsen hin ausbreitet und die Materie
in der aufersten Schicht abstofst. Wir nehmen das Licht des sich ausdehnenden
heifslen Materials als Supernova wahr. Zudem lésst sich der Strom an erzeugten
Neutrinos, die den Grofsteil der Energie tragen, messen.

Es bleibt ein sich schnell abkiihlender heiffer Neutronenstern oder ein schwar-
zes Loch im Zentrum der Explosion iibrig. Wenn der Neutronenstern schnell
rotiert, so ist dieser als Pulsar beobachtbar.

2.3.4 Supernova-Uberreste

Supernova-Uberreste werden, wie schon erwihnt, von den Stofwellen der Supernova-
Explosion erzeugt. Ein solcher Uberrest durchlebt drei Phasen. Eine schemati-
sche Darstellung dieser ist in Abbildung [2.5] zu finden.

Die erste Phase wird als freie Expansion bezeichnet und dabei dehnt sich die
Stofswelle gleichméfig in alle Richtungen aus und hinterlésst eine Region mit
geringer Dichte. Wahrend der Ausdehnung schiebt es das umgebende interstel-
lare Medium vor sich her.

In der zweiten Phase ist die Masse des vor sich hergeschobenen Materials grofer
als die Triimmer-Masse und die Expansionsgeschwindigkeit nimmt ab. Zudem
verlduft die Ausdehnung adiabatisch ab. Hierbei bildet sich auch eine zweite
Schockwelle die in das Zentrum der Triimmer-Materie lauft, wie man auch in

der Abbildung [2.5] erkennen kann.
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Abbildung 2.5: Entwicklung eines Supernova-Uberrests (Seward et al., 2010))

Diese Phase wird auch als Sedov-Taylor Phase bezeichnet und wird durch das
Sedov-Taylor-Modell beschrieben. Dabei wird angenommen, dass die Entwick-
lung vom Supernova-Uberrest nur von Anfangsparametern, das heifit der Ex-
plosionsenergie und der Umgebungsdichte, abhéngt und dass er immer die glei-
che Form hat. Mit Hilfe dieser selbstdhnlichen Losung (Sedov, 1959) kann das
Verhalten der adiabatischen Expansion des Uberrests recht genau beschrieben
werden, wozu nur die Anfangsenergie Fy und die Dichte des umgebenden Ma-
terials n notwendig sind. Damit kann man nun den Radius R der Schockwelle

in pc berechnen.
Ey 1/5
R=14. (—) - 2/5 (2)

n

E, ist dabei in Einheiten von 10°! erg, n in cm ™2 und ¢, das Alter des Uberrests,
in Einheiten von 10* Jahren angegeben.

Das Modell beschreibt ebenfalls die Bestimmung der Schock-Temperatur 7" in
Kelvin.

E
T=10-10"0.-=2.R3 (3)
n

Rontgenstrahlen werden groftenteils im Zeitraum der ersten beiden Phasen
emittiert.

Die dritte und letzte Phase wird von Kiihlung durch Strahlung, vor allem im
optischen Bereich, dominiert. Wahrend der Expansion kiihlt sich der zunéchst
heiffe Uberrest immer weiter ab, dabei nimmt die Strahlungsrate zu. Dieser
Prozess setzt sich so lange fort bis die Dichte der Triimmer-Materie so gering
ist, dass sie sich nicht mehr von dem umgebenden interstellarem Medium un-
terscheiden lasst.
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In Supernova-Uberresten kommt es nach einiger Zeit zu einem thermischen
Gleichgewicht in der Triimmer-Materie. Dieses herrscht zwischen der Geschwin-
digkeit der positiv geladenen Ionen und Elektronen sowie dem Ionisationszu-
stand. Wie lange es bis zum Erreichen dieses Zustandes dauert, ist von der Dich-
te und der Anfangstemperatur der Supernova abhéngig und liegt typischerweise
bei hunderten von Jahren. Demzufolge sind junge Supernova-Uberreste nicht
im thermischen und Ionisations-Gleichgewicht. Das wird haufig bei Analysen
durch einen zusétzlichen Parameter beachtet. Dies ist die Ionisationszeit, die
das Produkt aus der Elektronendichte und dem Alter des Plasmas beschreibt.
Bei jungen Uberresten liegt dieser Wert meist zwischen 1-10'° und 3-10' cm—3s
und sobald das Plasma nahe dem Gleichgewicht ist, nimmt der Parameter Wer-

te von circa 3 - 102 cm3s an.

2.4 XMM-Newton

Astronomische Rontgenstrahlen werden durch die dufterste Atmosphére-Schicht
der Erde absorbiert, weshalb eine Messung auf der Erde nicht moglich ist.
Das XMM-Newton (Jansen et al., [2001; Aschenbach et al.l |2000) ist ein Te-
leskop, welches am 10. Dezember 1999 in den Weltraum eingebracht wurde.
Die Abkiirzung XMM steht hierbei fiir , X-ray Multi-Mirror Mission*. XMM-
Newton tragt zwei unterschiedliche Teleskop-Typen, Rontgenteleskope mit ver-
schiedenen Detektoren in ihrem Fokus und ein 30-cm Teleskop, der sogenannte
,Optical Monitor“ (OM), welches im optischen beziehungsweise ultravioletten
Wellenldngenbereich agiert. Die drei Rontgenteleskope sind mit den Instrumen-
ten ,European Photon Imaging Camera“ (EPIC) und das ,Reflection Grating
Spectrometer (RGS) ausgestattet.

Das Teleskop befindet sich in einem elliptischen Orbit um die Erde mit einer
Periode von 48 Stunden und mit einem minimalen Abstand von etwa 6000 km
und einem maximalen Abstand zur Erde von 115000 km (XMM] 2017).

Die Besonderheit des XMM-Newtons liegt darin, dass alle Instrumente gleich-
zeitig und unabhéngig voneinander arbeiten kénnen und dass es eine hohe
Zeitauflosung, sowie hochauflésende Spektroskopie ermdglicht. Auferdem be-
sitzen die Teleskope grofe effektive Flichen, die insgesamt bei 4650 cm? liegt.
Im Folgenden wird nun etwas genauer auf die Rontgenteleskope und insbeson-
dere auf die EPIC-Kamera eingegangen, da diese bei der Untersuchung des
Supernova-Uberrests verwendet wurden.

2.4.1 Rontgenteleskope

Die Rontgenteleskope besitzen alle Spiegel des Wolter Typ 1. Diese bestehen
aus einem parabolischem und hyperbolischen Spiegel, welche einen streifenden
Einfall von Rontgenstrahlen ermdglichen. Treffen Rontgenstrahlen senkrecht
auf einen Spiegel ein, so ist der Reflexionsgrad beinahe null, fallen sie jedoch
streifend ein, so kommt es zu einer Totalreflexion (Hanslmeier, |2007)).

Der Weg des Lichts in den Wolter-Spiegeln ist in der Abbildung zu sehen.
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In der linken Teilabbildung ist der Lichtweg im Teleskop mit EPIC-PN (siehe
Kapitel gezeigt und auf der rechten Seite sieht man den Lichtweg der
anderen beiden Teleskope mit EPIC-MOS und RGS. Beim Letzteren wird der
Strahl auf zwei Fokusse gelenkt, sodass zusétzlich zu einer Imaging-Aufnahme
auch hochauflésende Spektroskopie durchgefiihrt werden kann.
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Abbildung 2.6: Lichtweg in den verschiedenen Teleskopen (XMM, [2017))

Wie gut ein Teleskop ist, wird durch die Empfindlichkeit, der ortlichen und
spektralen Auflosung, der effektiven Flache und der Effizienz Streulicht abzu-
weisen charakterisiert.

Die effektive Fliche des XMM-Newton in Abhéngigkeit der Photonenenergie
ist in der folgenden Abbildung aufgezeigt.
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Abbildung 2.7: Effektive Flache der verschiedenen Teleskope (XMM] [2017)

Hierbei sieht man, dass die Spiegel im Bereich zwischen 0.1keV und 10 keV
am effektivsten Photonen einsammeln konnen. Das Maximum liegt dabei bei
1.5keV.

Aufserdem hat XMM-Newton eine hohe Empfindlichkeit, jedoch sind die Auf-
nahmen stark von Streulicht beeinflusst.

2.4.2 EPIC-Kameras

Die EPIC-Kamera unterteilt sich in zwei Detektoren mit MOS-CCDs und
einem mit PN-CCDs. Bei MOS werden ,Metal Oxide Semiconductors®, also
Metalloxid-Halbleiter verwendet.

Der Begriff CCD steht dabei fiir ,Charge-Coupled Device* und beschreibt in
einem Gitter angeordnete Halbleiterdetektoren. Wird ein Rontgenstrahl von
einem Pixel absorbiert, so wird dort eine Ladung akkumuliert und in diesem
Pixel gespeichert. Nach der gewiinschten Belichtungszeit wird jede Zeile des
Gitters ausgelesen, wobei die Ladungen in einen Analog/Digital-Konverter ein-
gelesen werden und der jeweilige Pixel entladen wird.

Das Rontgenteleskop von XMM-Newton erméglicht Aufnahmen tiber ein Ge-
sichtsfeld von 30’ in einem Energiebereich von 0.15keV bis 12keV mit einer
moderaten Spektral- und Winkelauflosung. Sie unterscheiden sich hinsichtlich
ihrer Auslesezeit und darin, dass die MOS-CCDs von vorne und die PN-CCDs
von hinten beleuchtet werden. Die Gesichtsfelder sind in der folgenden Abbil-
dung 2.8 dargestellt.
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Abbildung 2.8: Gesichtsfelder der Detektoren, links: MOS, rechts: PN ,
2017))

Die MOS-Kameras bestehen jeweils aus sieben identischen CCD-Chips, welche
so angeordnet sind, dass sie der Geometrie des Wolter-Spiegels folgen. Zu be-
achten ist, dass MOS von den RGS-Instrumenten zum Teil bedeckt wird, sodass
nur etwa 44% des einfallenden Licht empfangen werden kann (vergleiche rechte
Abbildung in .

Die PN-Kamera besteht hingegen aus 12 CCD-Chips, die in vier Quadranten
eingeteilt werden. Zudem hat PN eine deutlich héhere Zeitauflosung als MOS.
Die Geometrie und Nummerierung der CCD-Chips ist in der Abbildung
verdeutlicht.

CCD1

Abbildung 2.9: Geometrie und Nummerierung der CCD-Chips der verschiede-

nen Detektoren, links: MOS, rechts: PN , 2017))
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Fir Analysen ist es wichtig die CCD-Chips Nummer 3 und 6 des MOSI1-
Detektors nicht zu benutzen, da diese im Laufe der Mission durch Einschlége
von Mikrometeoriten beschiadigt worden sind und somit keine aussagekraftigen
Ergebnisse liefern.

MOS und PN koénnen in verschiedenen Moden genutzt werden, die das Ge-
sichtsfeld auf bestimmte Bereiche einstellen. Aufserdem kann man bei den Be-
obachtungen verschiedene Filter (Thin, Medium, Thick) nutzen, die jeweils
verschieden effektiv Strahlung auflerhalb des Rontgenbereichs herausfiltern.
Bei Beobachtungen muss man auch den Hintergrund der MOS- und PN-Kameras
beachten. Dieser kommt zum einen durch die Instrumente und auch von soge-
nannten Soft Protons (;weiche“ Protonen) zustande. In der Abbildung m
ist der Detektor-spezifischen Hintergrund als Energiespektrum dargestellt, der
durch Aufnahmen mit geschlossenen Deckeln entsteht.

Hier erkennt man auch sehr gut die Fluoreszenzlinien, die je nach Detektor bei
unterschiedlichen Energien liegen. Bei MOS liegen diese bei der Al-K,- und der
Si-K,-Linie und bei PN vor allem bei Al-K,-, Cu-K,-, Ni-K,- und Zn-K,-Linie
(XN, 2017).
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Abbildung 2.10: Hintergrund der Detektoren, oben: MOS, unten: PN ,
2017))






3 Methoden und Ergebnisse

Der Supernova-Uberrest MCSNR J0527-7134 (ab jetzt mit SNR 0527 abge-
kiirzt) in der Grofen Magellanschen Wolke zeigte bei Untersuchungen eine
schalenartige Morphologie im Radio-Kontinuum (Bozzetto et al., 2017) und
ist auch im Optischen sichtbar. Daten des ROSAT-PSPC konnten diesen nur
als schwache Quelle im Rontgenbereich detektieren, weshalb der Supernova-
Uberrest im Rontgenbereich nicht bestitigt wurde und somit nicht im Katalog
von Maggi et al.| (2016) aufgefiihrt ist.

Der Supernova-Uberrest wurde anschliekend erneut im Réntgenbereich im Rah-
men der Beobachtung 0780620101 vom Oktober 2016 mit den EPIC-Teleskopen
des XMM-Newton betrachtet, um weitere Daten zu erhalten. Dabei wurde der
Thin-Filter verwendet, um schwache weiche Quellen detektieren zu kénnen.
Die Daten dieser Beobachtung sollen nun analysiert werden, miissen jedoch zu-
nachst bearbeitet werden. Dies kann mit Hilfe der ,Science Analysis Software",
oder auch kurz SAS, durchgefiihrt werden. SAS ist dabei eine Software, die
eine Sammlung verschiedener Befehle, Skripte und Bibliotheken zur Reduzie-
rung und Analyse von XMM-Teleskop-Daten zur Verfiigung stellt (SAS, 2017).
Bei den Daten unterscheidet man die ,Observation Data Files“ (ODF) und die
Daten vom , Pipeline Processing Subsystem* (PPS), wobei die PPS-Daten kali-
brierte Photonen Event Files enthalten und quasi eine vorverarbeitete Version
der ODF-Daten darstellen, welche die reinen Beobachtungsdaten sind. Wenn
die Beobachtung nicht aktuell ist, so muss man den Vorgang, der zu den PPS-
Daten fiihrt, mit aktuellen Kalibrationsdateien eigenhéndig durchfiihren, was
bei dieser Beobachtung der Fall ist.

Die Bearbeitung der Daten erfolgt analog zu dem ABC-Guide (ABC| |V.4.7).
Es wurden hierbei die ODF-Daten verwendet.

3.1 Reduzierung und Verarbeitung der Daten

Als Erstes muss die Umgebung in der SAS arbeitet eingerichtet werden. Mit
den Befehlen cifbuilt und odfingest erstellt man die ,Calibration Index File*
und die ,,ODF Summary File“. Diese sind wichtig, da sie Informationen iiber die
Kalibration und Instrumente enthalten. Nun kann man SAS verwenden. Dabei
kann man entweder mit der Kommandozeile oder der graphischen Oberflache
(engl.: Graphical User Interface, kurz: GUI) arbeiten. Hier wurde Letzteres
verwendet.
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Anschliefsend miissen die Daten so verarbeitet werden, dass sie den PPS-Daten
ahnlich sind. Dazu ruft man die Befehle emchain fiir die MOS-Kamera und
epchain fiir die PN-Kamera auf, welche kalibrierte Photonen Event Files an-
legen.

3.1.1 Datenfilterung

Als Néchstes miissen die Daten der Beobachtung gefiltert werden. Die Standard-
Filter lauten dabei

(PATTERN <= 12)&&(PI in [200:12000])&&#XMMEA_EM
fir die MOS-Kameras und
(PATTERN <= 12)&&(PI in [200:15000]) &&#XMMEA_EP

fiir die PN-Kamera.

Diese Standard-Filter haben zur Folge, dass im PATTERN-Bereich von 0 bis 12
nur die guten Events selektiert werden. Der PATTERN-Wert héngt dabei mit der
Anzahl und dem Muster der CCD-Pixel zusammen, die bei einem bestimmten
Event triggern. PI wihlt die gewiinschte Pulshéhe, die fiir MOS im Bereich
200 eV bis 12000 €V und fiir PN zwischen 200 eV und 15000 eV liegt. Die Filter
#XMMEA_EM beziehungsweise #XMMEA_EP {iberpriifen verschiedene FLAG-Werte.
FLAG-Werte kodieren dabei Bits mit den Eigenschaften des Events, fiir PN
muss jeweils FLAG == 0 in der selection expression des SAS-GUIs angegeben
werden (ABC, |V.4.7).

Zur weiteren Reduzierung der Daten gehort die Anwendung von Zeitfiltern,
was aufgrund von Flackern von ,weichen Protonen im Hintergrund (engl.: soft
proton background flaring), die eine Zéhlrate von 100 counts/sec oder hoher
verursachen, notwendig ist. Dazu werden zunéchst Lichtkurven erstellt. Diese
sind in der Abbildung zu sehen.

Man erkennt hierbei sehr gut, dass das Flackern bei allen Kameras stark vor-
handen ist, da die Zahlraten oft hohe Werte haben und den Wert 100 counts/sec
deutlich iibersteigen.

Damit dies die Analyse nicht beeinflusst, wird nun nach der Zeit gefiltert und
zusétzlich auch nach der Zahlrate. Dabei gibt man in der selection expression
die Bereiche ein, die in dem Event File noch vorhanden sein sollen (&&), bezie-
hungsweise welche herausgenommen werden sollen (&&!). Fiir MOSI1 sieht dies
beispielsweise folgendermafien aus:

(RATE<=3) && (TIME>=1715)&&! (TIME IN [2528:4086])&&! (TIME IN
[8101:11685])&&! (TIME IN [13082:17614]1)&&! (TIME IN [19573:23794])
&&! (TIME IN [27577:28168])&&! (TIME IN [28681:31410])&&!(TIME IN
[33800:34788])&&! (TIME IN [35801:39440])&&!(TIME IN [40297:42064])
&&! (TIME IN [43442:48000])
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Abbildung 3.1: Lichtkurven der verschiedenen Kameras, oben links: MOSI1,
oben rechts: MOS2, unten: PN

Wendet man dies an, so ergibt sich die in Abbildung[3.2]dargestellte Lichtkurve,

und es ist ersichtlich, dass das Flackern herausgefiltert wurde, da sich nur noch
Zahlraten ergeben, die kleiner als 10 counts/s sind.
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Abbildung 3.2: Gefilterte Lichtkurve von MOS1
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3.1.2 Quellensuche

Der néachste Schritt besteht darin, nach signifikant detektierten Quellen in ei-

nem bestimmten Energiebereich zu suchen. Dazu nutzt man den Befehl edetect_chain,
bei dem zu beachten ist, dass die korrekten Werte zur Energieumrechnung

(engl.: energy conversion factors, ECF) verwendet werden. Diese konnen der
Tabelle 8 im 3XMM Catalogue User Guidd'|entnommen werden. Vorher miissen

jedoch Bilder in den gewiinschten Energiebdndern und zudem iiber den gesam-

ten Energiebereich erstellt werden. Bei dieser Untersuchung wurden folgende
Béander genutzt:

Band 1: 0.2-1.0keV
Band 2: 1.0 - 2.0keV
Band 3: 2.0 - 4.5keV
Band 4: 4.5 - 10.0keV

Das Ergebnis der Suche im Bereich 0.2keV bis 10.0keV ist in den Abbildungen
und [3.4] dargestellt. Dabei sind alle detektierten Quellen mit Kreisen mar-
kiert.

0.0071 0.021 0.05 11 0.22 0.44 0.89 1.8 3.6

Abbildung 3.3: Ergebnis der Quellensuche im Energiebereich zwischen 0.2 keV
und 10.0keV, MOS1

! The XMM-Newton Serendipitous Source Catalogue: 3XMM-DR6 User Guide to
the Catalogue®, unter: http://xmmssc.irap.omp.eu/Catalogue/3XMM-DR6/3XMM-
DR6_Catalogue User Guide.html (aufgerufen am 18.08.2017)
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Abbildung 3.4: Ergebnis der Quellensuche im Energiebereich zwischen 0.2 keV
und 10.0keV, oben: MOS2, unten: PN

Besonders aufféllig ist hierbei die Punktquelle, die sich mittig im beobachte-
ten Bereich befindet und jeweils rot markiert wurde. Bei genauerer Betrach-
tung erkennt man, dass sich eine kleinere, ebenfalls recht helle Quelle rechts
darunter befindet und ebenfalls farbig (gelb) markiert wurde. Um diese ge-
nauer untersuchen zu kénnen wurden mit dem Befehl emosaic die einzelnen
Bilder aller Detektoren in einem Energieband iiberlagert. Anschliefsend wurde
ein Rot-Griin-Blau-Bild (RGB-Bild) mit den ersten drei Bandern erstellt (vgl.

Abb. B3).
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Abbildung 3.5: Rot-Griin-Blau-Bild des interessanten Bereichs (eingekreist)
mit Markierung der Quellen Q1 und Q2, unter Verwendung
der Energiebander: rot: 0.2 - 1.0keV, grin: 1.0 - 2.0keV, blau:
2.0 - 4.5keV

Dabei erkennt man, dass sich die beiden Punktquellen (im Bild markiert) in ei-
ner diffusen Quelle befinden, welche im schwachen Réntgenbereich (rot, 0.2 keV
- 1.0keV) liegt und mit dem gestrichelten weifen Kreis markiert wurde. Diese
weiche ausgedehnte Quelle entspricht dem SNR 0527, welcher im Radio- und
optischem Bereich identifiziert wurde. Die Punktquellen strahlen besonders im
zweiten Energieband (griin, 1.0keV - 2.0keV).

Die weitere Analyse beschrankt sich auf die beiden Punktquellen und die diffuse
Emission vom SNR 0527.

3.2 Untersuchung der Punktquellen

Zunéchst wurde nach bekannten Objekten an der Stelle der Rontgenquelle mit-
hilfe der aus dem RGB-Bild bestimmten Koordinaten gesucht. Dabei wird nicht
nur die besonders auffallige Quelle (Q1), sondern zuséatzlich auch die sich rechts
darunter befindende schwache Quelle (Q2) untersucht. Zur Suche wurde HEA-
SARC Browsd? genutzt. Die Angaben und Ergebnisse sind in den folgenden
Tabellen B.1] und 3.2 zu sehen.

2 HEASRC Browse®, unter: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/db-perl/W3Browse /w3browse.pl
(aufgerufen am 18.08.2017)
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H Eingegebene Koordinaten ‘ Suchradius

Q1 5:27:46.55, -71:33:05.01 5 arcsec
Q2 5:27:45.05, -71:33:55.75 7 arcsec

Tabelle 3.1: Angaben der HEASARC Browse Suche

GSC 2.3 Fmag | jmag USNO-B1.0 | B2mag | R2mag
[mag| | [mag] [mag] | [mag]
Q1 || SOUK119378 | 11.97 | 18.01 || 0184-0091205 | 16.26 15.38
Q2 || SOUK091499 | 18.79 | 20.03 || 0184-0091133 | 17.82 18.44
SOUKO091498 | 19.18 | 20.66 || 0184-0091154 | 18.00 19.02

Tabelle 3.2: Ergebnisse der HEASARC Browse Suche

Somit sind Quellen im Optischen an den Stellen der beiden Punktquellen schon
bekannt und in Katalogen aufgefiihrt.

3.2.1 Extraktion des Quellen- und Hintergrundspektrums

Die Spektren der Punktquellen erhélt man, indem man in SAS in der selection
expression die Quellregion mit einem Kreis und im Fall des Hintergrunds mit
einer Annulus-Region definiert und die Events extrahiert. Im evselect-GUI
kann anschliefend das Spektrum erstellt werden. Wichtig dabei ist, sich das
Verhéltnis der Radien beziehungsweise der Flachen von Quellen zu Hintergrund
zu notieren, da dieser Wert fiir spétere Skalierungen notwendig ist.

Die Spektren der stirkeren Quelle (Q1) sind im Anhang in Abbildung und
des darum liegenden Hintergrunds in Abbildung dargestellt. Analoges ist
fiir die andere Quelle (Q2) in den Abbildungen und zu sehen.

3.2.2 Pile up

Ein weiterer Bestandteil der Analyse besteht darin, zu tiberpriifen, ob die Be-
obachtung von Pile Up betroffen ist. Pile Up tritt auf, wenn eine Quelle so
hell ist, dass die einfallenden Rontgenstrahlen zwei benachbarte Pixel oder den
gleichen Pixel mehrmals in einem Auslesezyklus treffen. Dies hat zur Folge,
dass die Energien der Ereignisse aufaddiert werden, es jedoch wie ein einzelnes
Ereignis behandelt wird und somit erscheint das Spektrum hérter als es eigent-
lich ist. Zudem wird die Zéhlrate falsch eingeschétzt (ABC| |V.4.7).

Bei SAS wird Pile Up mit epatplot iiberpriift. Wendet man diesen Befehl an,
so ergeben sich die Abbildungen und
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Abbildung 3.6: Output des Befehls epatplot zur Untersuchung von Pile Up,
links: MOS1, rechts: MOS2
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Abbildung 3.7: Output des Befehls epatplot zur Untersuchung von Pile Up,
PN

Der obere Plot in Abbildung [3.6] und [3.7] zeigt jeweils die Verteilung der Z&hl-
raten iiber dem PI-Kanal und der untere stellt die erwartete Verteilung dar. Ist
kein Pile Up vorhanden, so gibt es eine gute Ubereinstimmung zwischen Modell
und Beobachtung, was hier fiir alle drei Detektoren der Fall ist.

3.2.3 Analyse des Energiespektrums

In diesem Abschnitt soll das Energiespektrum der starkeren Quelle Q1 unter-
sucht werden. Das der Quelle Q2 wird nicht betrachtet, da sie zu schwach fiir
eine spektrale Analyse ist.

Es miissen zunéchst die Daten der Quelle Q1 rebinnt werden, was mit grppha
von den FTOOLs durchgefiihrt wird. Hierbei werden in eine neue Datei die zu-
gehorigen Hintergrund-Daten, der Skalierungsfaktor des Flachenverhaltnisses
von Quelle zu Hintergrund aus Kapitel die Dateinamen der zugehorigen
,Photon Redistribution Matrix File* (RMF) und ,Ancillary File“ (ARF) hin-
eingeschrieben und die Daten zu 20 counts/bin zusammengefasst. Die Dateien
RMF und ARF wurden zuvor mit SAS erstellt.

Die durch grppha erstellte Datei wird anschliefsend in das Programm XSPEC
eingelesen und geplottet, wobei der Energiebereich 0.0 keV bis 0.2 keV ignoriert
wird, da XMM hier keine aussagekréftigen Daten liefert.
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Der Plot im Energiebereich 0.2keV bis 7.0keV ist in Abbildung [3.§ zu sehen.
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Abbildung 3.8: Energie-Spektrum von Q1 mit Daten von PN (schwarz), MOS1
(rot) und MOS2 (griin) und gefittetem Modell TBabs*pow

Der obere Plot zeigt auf der x-Achse die Energie in keV und auf der y-Achse

die zugehorige Zahlrate und der untere Plot stellt die Beziehung W?e%fgden

iiber die Energie in keV dar. Zudem erkennt man in der Abbildung das an
die Daten gefittete Modell TBabs*pow.

TBabs ist hierbei ein Modell, das die Absorption von Rontgenstrahlung durch
die interstellare Materie beschreibt. Der verdnderbare Parameter ist der zum
Modell beitragende Wasserstoffanteil nH in Einheiten von 10** 258 pow be-

m2 °
schreibt ein einfaches Photonen Potenzgesetz in der Form
A(E)=KE™™

wobei a dimensionslos ist und K die Normierung mit der Einheit photons,/keV /cm?
darstellt (XSPEC, 2017).
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Beim Fit ergaben sich dabei folgende Parameter:

Model TBabs<1>*powerlaw<2> Source No.: 1 Active/On
Model Model Component Parameter Unit Value
par comp

1 1 TBabs nH 10?2 9.63258E-02
2 2 powerlaw Pholndex 1.86410
3 2 powerlaw norm 1.77097E-05

+ /- 3.94785E-02
+/-0.148175
+ /- 2.44238E-06

Fit statistic : Chi-Squared = 32.56 using 26 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 32.56 using 26 PHA bins.
Reduced chi-squared = 1.416 for 23 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 8.908808e-02

Anhand des Reduced Chi-Squared erkennt man, dass der Fit nicht besonders
gut ist, denn der Wert sollte moglichst genau 1.0 werden und liegt hier bei

1.416.
Als Fehler gab der Befehl error an:

Parameter Confidence Range (2.706)

1 0.0347031 0.167158 (-0.0616193,0.0708352)
2 1.63411 2.12239 (-0.229983,0.258298)
3 1.41327e-05 2.23505e-05  (-3.57684e-06,4.641e-06)

Anschliefsend wurde mit dem Befehl steppar versucht, bessere Fit-Parameter
zu finden. Hierbei wurden die Parameter 1 und 2 in einem Bereich von 0.0 - 0.7
beziehungsweise 1.0 - 2.7 in jeweils 25 Schritten durchgegangen, jedoch ergaben
sich keine besseren Fit-Werte. Dabei entstand der sogenannte Contour Plot
(vgl. Abb. , bei dem das Ergebnis des steppar Befehls mit verschiedenen

Standardabweichungen gezeigt wird.
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Abbildung 3.9: Contour Plot des Befehls steppar
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Das tiirkise Kreuz in der Mitte der Ellipsen zeigt dabei den fiir den Fit besten
Wert der beiden Parameter an, welche gut mit den obigen Ergebnissen tiber-
einstimmen.

An das Spektrum der Quelle Q1 wurde ebenfalls das Modell TBabs*apec gefit-
tet, was in Abbildung [3.10] zu sehen ist.
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Abbildung 3.10: Energie-Spektrum von Q1 mit Daten von PN (griin), MOS1
(schwarz) und MOS2 (rot) und gefittetem Modell TBabs*apec

apec ist dabei ein Modell mit dem das Emissionsspektrum von diffusem Gas
berechnet wird, das durch Kollisionen ionisiert wird und damit kann man eine
Aussage tiber die Temperatur treffen. Der hier wichtige Parameter ist die Plas-
matemperatur in keV. Die anderen Parameter beschreiben die Haufigkeit von
Metallen, die standardméfig auf 1.0 gesetzt wird, die Rotverschiebung und die
Normierung (XSPEC, 2017).

Zunéchst passte das gefittete Model nicht an die Daten, jedoch gelang es mit
steppar bessere Fit-Parameter zu finden. Diese haben folgende Werte und
Fehler:
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Model TBabs<1>*apec<2> Source No.: 1 Active/On

Model Model Component Parameter Unit Value
par comp
1 1 TBabs nH 102 1.79071E-02 +/- 2.20175E-02
2 2 apec kT keV  4.95415 +/-0.838552
3 2 apec Abundanc 1.00000 frozen
4 2 apec Redshift 0.0 frozen
5 2 apec norm 4.63448E-05 + /- 2.87551E-06

Fit statistic : Chi-Squared = 29.75 using 26 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 29.75 using 26 PHA bins.
Reduced chi-squared = 1.293 for 23 degrees of freedom

Null hypothesis probability = 1.568263e-01

Parameter Confidence Range (2.706)

1 0 0.0575185 (-0.0179082,0.0396103)
2 3.83302 6.85437 (-1.12115,1.90021)
) 4.17612e-05 5.11905e-05  (-4.58369¢-06,4.8456¢-06)

Man erkennt am Wert 1.293 vom Reduced Chi-Squared, dass dieser Fit recht
gut an die Daten passt, jedoch trotzdem von Idealwert 1.0 abweicht.
Aus dem Fit ldsst sich die Temperatur zu 4.95415 keV entnehmen.

Zusatzlich wurde der Fluss im Energiebereich von 0.2keV bis 7.0 keV mit dem
Befehl f1lux bei beiden Modellen bestimmt. Die Ergebnisse sind in der folgen-

den Tabelle aufgefiihrt

Modell || Fluss [photons/cm?/s| | Fluss [ergs/cm?/s]
TBabs*pow 3.0772-107° 7.544 - 1074
TBabs*apec 3.6074 -107° 7.973-1071

Tabelle 3.3: Fluss der Quelle Q1

Es ist ersichtlich, dass der Fluss bei beiden Modellen, bis auf eine geringe
Abweichung, die selben Werte annimmt. Dies wurde auch erwartet, da sich
die Quelle bei den Modellen nicht dndert und somit keine Anderung im Fluss

auftreten sollte.

3.3 Untersuchung des SNR 0527

Bei der Analyse der diffusen Quelle (SNR 0527) um die Punktquellen wurde

analog vorgegangen.

Zunéchst wurde das Spektrum der diffusen Emission, ohne die beiden Punkt-
quellen, sowie ein zugehoriger Hintergrund extrahiert.
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Daraufhin wurden die Spektren der verschiedenen Detektoren erstellt, welche
in Abbildung zu sehen sind.

mos | _diffuse_pi_2.fits mos2_diffuse_pi_2.fits pn_diffuse_pi_2 fits
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Abbildung 3.11: Spektrum der diffusen Quelle (SNR 0527), links: MOS1, Mitte:
MOS2, rechts: PN

Abbildung [3.12] zeigt das mit XSPEC erstellte Energiespektrum.
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Abbildung 3.12: Energie-Spektrum der diffusen Emission mit Daten von PN
(griin), MOS1 (schwarz) und MOS2 (rot)

Hierbei wurde ebenfalls versucht die Modelle TBabs*pow sowie TBabs*apec an
die Daten zu fitten, was jedoch nicht zufriedenstellend gelang.

Es wurde sich dazu entschieden, die Analyse des SNR 0527 mit der Extended
Source Analysis Software (ESAS), die ein Teil von SAS ist, durchzufiihren, denn
diese beachtet auch den Teilchenhintergrund der betrachteten Region. Aufier-
dem ist die Quelle ausgedehnt und schwach. Zudem wurde der Hintergrund in
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SAS an einer anderen Stelle des Detektors extrahiert. Dadurch ist es moglich,
dass sich der Teilchenhintergrund der beiden Regionen unterscheidet, was zur
Folge hat, dass der in SAS betrachtete Hintergrund nicht vollstandig von der
Quelle abgezogen werden kann.

3.3.1 Bearbeitung der Daten mit ESAS

Es wurde sich bei der Untersuchung an das Cookbook [ESAS| (V. 5.9) gehalten.
Bevor man die Quelle analysieren kann, miissen wieder einige Vorbereitungen
getroffen werden. Dabei werden gefilterte Event Files erstellt und die Lichtkurve
der Beobachtung ,,gereinigt”, was dem Standardfilter und dem Zeitfilter in SAS
entspricht. Das Ergebnis ist in den Abbildungen und dargestellt.
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Abbildung 3.13: Ergebnis des ESAS-Zeitfilters fiir MOS1, dabei entsprechen
griine Bereiche guten Zeiten



3 Methoden und Ergebnisse 32

Count Rate Histogram
Fit
Fit Center

00 1000 1500

5(

0

by
e o A

2x104 3x10*
Time (2)

Corner Light Curve

|
Al e D o

ax10*
Time (=)

Abbildung 3.14: Ergebnis des ESAS-Zeitfilters fiir MOS2 (oben) und PN (un-
ten), dabei entsprechen griine Bereiche guten Zeiten

Der jeweils oberste Plot der Abbildungen und zeigt das Histogramm
der Events, der in der Mitte die gesamte Lichtkurve und der unterste die Licht-
kurve am Rand des jeweiligen Instruments. Besonders wichtig ist die mittige
Darstellung. Hierbei bedeuten die griin eingefarbten Punkte gute Daten, die
fiir die weitere Analyse verwendet werden, und die weifsen Datenpunkte werden
vernachléssigt. Dies entspricht der Zeitfilterung mit SAS (vgl. Kapitel .
Bei allen drei Detektoren werden in etwa genauso viele Daten herausgefiltert
wie beibehalten.
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Der néchste Schritt besteht darin, Punktquellen zu suchen und diese heraus-
zufiltern, damit die Untersuchung von diffuser Emission ohne weiteren Einfluss
von anderen Quellen moglich ist. Dafiir gibt es den Befehl cheese, welcher bei
der Quellensuche die Daten der drei Detektoren MOS1, MOS2 und PN kombi-
niert. Es wurde ein Energiebereich von 0.2keV bis 2.0keV gewéhlt.

Den Output kann man darauthin mit einem Bild, welches alle Objekte im
Detektorbereich enthélt, vergleichen, um festzustellen ob einige Punktquellen
beim Herausschneiden vergessen wurden. Beispielsweise ist so ein Vergleich fiir
MOST1 in der folgenden Abbildung gezeigt. Dabei sicht man, dass alle wichtigen
Punktquellen korrekt herausgefiltert wurden.

0.0041 0.012 0.029 0.061 0.13 0.26 0.51 1 2.1

Abbildung 3.15: Uberpriifung des Befehls cheese

Anschliefslend wird der Teilchenhintergrund modelliert. Dazu verwendet man
die Befehle mos-spectra, pn-spectra und mos_back beziehungsweise pn_back,
um Spektren zu extrahieren und den Hintergrund zu modellieren. Hierbei muss
darauf geachtet werden, dass der Vorgang nur auf den gewiinschten Bereich in
Detektor-Koordinaten beschranken ist. Es wurde zunéchst die gesamte Detek-
torflache betrachtet. Zu beachten ist hier auch, dass bei der Ausfithrung der
Befehle die Daten der CCDs Nummer 3 und 6 von MOS1 aufgrund der Beschéa-
digung und der Chip Nummer 5 ausgeschlossen werden. Chip 5 befindet sich
im ,anomalous state”, das heifst hier ist der Hintergrund unter 1keV im Ver-
gleich zu den anderen CCDs deutlich erhéht, sodass diese Messungen aufgrund
fehlerhafter Informationen ebenfalls nicht in die Analyse einfliefen sollten.
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Als Output der Befehle erhdlt man zum einen die fiir die Untersuchung des
Energiespektrums notwendigen RMF- und ARF-Dateien und zum anderen Spek-
tren wie in Abbildung|3.16| die jeweils das beobachtete Spektrum (rot) und das

Spektrum des modellierten Teilchenhintergrunds (griin) zeigen.
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Abbildung 3.16: Beobachtetes Spektrum (rot) und modellierter Teilchenhinter-
grund (griin), oben links: MOS1, oben rechts: MOS2, unten:
PN

Die Beobachtung kann auch vom Soft Proton Hintergrund beeinflusst sein.
Um diesen zu entfernen wird der Befehl proton genutzt. Davor muss jedoch
der powerlaw-Index des Soft Proton Einflusses bestimmt werden, wofiir ein
zur Verfiigung gestelltes Skript benutzt wurde. Darin miissen die Dateinamen,
sowie die Werte bei Area, welche man mit Hilfe von proton_scale erhélt und in
Tabelle |3.4] aufgefiihrt sind, angepasst werden. proton_scale bestimmt dabei
wie die Flache der betrachteten Region und die Gesamtfliche des Detektors im
Verhéltnis zueinander stehen.

Das Ergebnis der Berechnung des Skripts ist in der Abbildung und in der
Tabelle [3.4] dargestellt.
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H Area ‘ powerlaw-Index ‘ powerlaw-Normierung

MOS1 || 315.512 0.7281 0.0335
MOS2 || 588.625 0.7281 0.0402
PN 564.354 1.3577 0.1665

Tabelle 3.4: Area-Werte, Soft Proton Index und Normierung
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Abbildung 3.17: Bestimmung des Soft Proton Index, rot: MOS1, grin: MOS2,
schwarz: PN

Nun kann man die Daten der drei Detektoren mit comb kombinieren und mit
adapt ein Bild erstellen von welchen der Teilchenhintergrund, sowie der Soft

Proton Hintergrund abgezogen wurde. Ein solches Bild ist in Abbildung
zu finden.
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Abbildung 3.18: Mit adapt generiertes Bild im Energiebereich 0.2-2.0 keV

In der Abbildung ist erkennbar, dass die Beobachtung von Streulicht be-
einflusst ist, was in der weiteren Analyse mit beachtet werden muss. Das Licht

macht sich durch die Bogen unten rechts bemerkbar und kommt von einer na-
hen hellen Quelle, die aufkerhalb des Gesichtsfeldes liegt.

Nun kann man das Energiespektrum analysieren. Um die Spektren der dif-
fusen Quelle, wie sie in Abbildung dargestellt sind, zu erhalten, muss man
zunéchst die zu betrachtende Region mit einem Kreis definieren, wobei darauf
geachtet werden muss, dass die Punktquellen abgezogen werden. Anschliefsend
rechnet man die Koordinaten in Detektor-Koordinaten um und verwendet die-
se fiir die Befehle mos-spectra, pn-spectra, mos_back und pn_back. Die als
Output generierten Dateien werden anschlieflend mit grppha zusammengefasst
und in XSPEC eingelesen.

Wie schon erwéhnt, zieht ESAS den Teilchenhintergrund ab, jedoch ist es auch
notwendig, den lokalen Rontgen-Hintergrund zu beriicksichtigen. Deshalb wird
dieser auch untersucht und ein passendes Modell dazu erstellt. Zusatzlich wird
der Einfluss des Streulichts auf die diffuse Quelle mit einbezogen und ebenfalls
ein Modell gefittet. Die Energiespektren werden dabei auf die selbe Weise wie
oben beschrieben generiert.
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Abbildung 3.19: Energie-Spektrum der diffusen Quelle mit Daten von MOS1
(schwarz), MOS2 (rot) und PN (griin)

3.3.2 Energiespektrum des Hintergrunds und des
Streulichts

In diesem Abschnitt wird das Spektrum des Hintergrunds und das des Streu-
lichts, die vom Quellspektrum abgezogen werden miissen, analysiert.

An den Hintergrund wurde das Modell
gauss<1>+const<2>(apec<3>+TBabs<4>(apec<5>+apec<6>+TBabs<7>*pow<8>))
gefittet. Die spitzen Klammern ,<>“ sollen dabei die Komponenten des Mo-
dells nummerieren.

Die erste Komponente <1> beschreibt eine Gaufs-Funktion mit den Parame-
tern LineE, der Lage der Peaks in keV, sigma, der Breite des Peaks in keV
und der Normierung norm. Diese Funktion ist hier notwendig, da die Detekto-
ren spezifische Energielinien haben, welche dies sind und bei welcher Energid]
diese liegen ist in der Tabelle aufgefiihrt.

MOS || ALK, Si-K,,

1.49keV 1.74keV

PN ALK, Cu-K,, Ni-K, Zn-K,,
1.49keV 8.03keV T.46keV 8.62keV

Tabelle 3.5: Charakteristische Energielinien der Detektoren (XMM, [2017))

3 Experimental K-alpha X-ray energies®, unter: http://hyperphysics.phy-
astr.gsu.edu/hbase/Tables/kxray.html (aufgerufen am 29.08.2017)
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Wichtig bei Beobachtungen in den Magellanschen Wolken ist es, die Absorp-
tion von Strahlen zu beachten. Dies geschieht durch das Interstellare Medium
(ISM) in unserer Galaxie und der Grofen Magellanschen Wolke. Das hat zur
Folge, dass sich alle Beobachtungen, beim Hindurchschauen durch die ISM auf-
grund der Extinktion verandern. Zudem muss die Hintergrundstrahlung beach-
tet werden. Diese kommt zum einen von einer Vielzahl an schwachen Quellen,
den Aktiven Galaxienkernen (engl.: active galactic nucleus, AGN) und zum an-
deren von der Lokalen Heifsen Blase, sowie der teilweise absorbierten Emission
des Halos. Die Lokale Heife Blase ist dabei eine ,Blase” aus heiffem Gas, in
dem sich unser Sonnensystem befindet. Die Rontgenstrahlung wird dabei nicht
absorbiert und hat eine Temperatur von etwa 0.11keV. Die Temperatur der
Halo-Emission liegt bei circa 0.1keV und 0.25keV (Seward et al., 2010)).

In dem Modell wird die thermische Réntgenemission der Lokalen Blase und der
Halo durch die apec-Komponenten <3>, <5> und <6> beachtet. Die Strah-
lung der kalten und warmen Komponente vom Halo (<5>,<6>), wird, wie
schon erwéhnt, von der Interstellaren Materie der Milchstrafe absorbiert, wes-
halb die Absorptionskomponente <4> notwendig ist.

Die powerlaw-Komponente <8> beschreibt den extragalaktischen Hintergrund.
Die Absorption durch die Interstellare Materie der Milchstrake (<4>) und
durch die Grofe Magellansche Wolke (<7>), wird mit TBabs umgesetzt.
Dieses Modell soll nun gleichzeitig an die Daten der drei Detektoren gefittet
werden, die Werte sollen aufgrund des gleichen Verlaufs bei allen gleich sein.
Jedoch sind die Spektren zueinander verschoben, was durch eine fehlerhafte
Kalibration verursacht wird. Dies macht die Konstante const notwendig.

Nach der Ermittlung der passenden Fit-Werte wurde zusétzlich das Spektrum
des Streulichts hineingelesen, welche aus den Bégen in der Abbildung ex-
trahiert wurde. Die Emission des Streulichts, welche absorbiert wird, soll nun
durch die Addition von TBabs*pow hinter die Komponente <8> modelliert wer-
den. In der Tabelle im Anhang erkennt man dieses Modell an den Kompo-
nenten <9> und <10>.

In der Abbildung [3.20]sind die Spektren des Hintergrunds sowie des Streulichts
und die zugehoren Fit-Funktionen dargestellt.
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Abbildung 3.20: Energie-Spektrum des Hintergrunds mit Daten von MOS2
(blau) und PN (tiirkis) und des Streulichts mit Daten von
MOST1 (schwarz), MOS2 (rot) und PN (griin)

Es ergaben sich folgende Werte fiir das gesamte Modell, wobei hier nur die
Werte der ersten Datengruppe (MOS1) dargestellt sind. Die anderen Daten-
gruppen erhalten die selben Werte, nur die Normierungen unterscheiden sich.
Die komplette Wertetabelle ist der Tabelle im Anhang zu entnehmen.
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Model Model Component Parameter Unit Value
par comp
Data group: 1
1 1 gaussian LineE keV  1.50100 frozen
2 1 gaussian Sigma keV 0.0 frozen
3 1 gaussian norm 3.76636E-06 + /- 1.03689E-06
4 2 constant factor 1.00000 frozen
5 3 apec kT keV  0.100000 frozen
8 3 apec norm 6.11473E-06 frozen
9 4 TBabs nH 1022 7.00000E-02 frozen
10 5 apec kT keV  0.100000 frozen
13 5 apec norm 3.67739E-05 frozen
14 6 apec kT keV  0.600000 frozen
17 6 apec norm 1.42098E-06 frozen
18 7 TBabs nH 1022  1.44663E-11 frozen
19 8 powerlaw Pholndex 1.35423 +/- 7.64576E-02
20 8 powerlaw norm 1.98174E-05 +/- 1.16306E-06
21 9 TBabs nH 1022 6.18700E-19 frozen
22 10 powerlaw Pholndex 1.50000 frozen
23 10 powerlaw norm 5.92253E-06 frozen

Fit statistic :

Chi-Squared = 269.87 using 81 PHA bins.

Test statistic : Chi-Squared = 269.87 using 81 PHA bins.
Reduced chi-squared = 3.6469 for 74 degrees of freedom

Null hypothesis probability = 4.415354e-24

Die Fehler des powerlaw wurden mit steppar ermittelt. Ein Auszug mit den
relevanten Werten ist im Folgenden dargestellt.

Chi-Squared Delta Pholndex
Chi-Squared 19

273.05 3.1762 1 1.22
272.17 2.2953 2 1.24
272.53 2.6537 14 1.48
273.42 3.5448 15 1.5
Chi-Squared Delta norm
Chi-Squared 20

273.28 3.4097 2 1.7667e-05
272.31 24368 3 1.8e-05
272.43 2.551 14 2.1667e-05
273.43 3.5576 15 2.2e-05

Den Fehler liest man dabei am Wert Delta Chi-Squared ab. Als untere Gren-
ze wird der erste Wert bei dem Delta Chi-Squared knapp iiber 2.706 liegt
angegeben, was einer 90%igen Sicherheit entspricht. Analoges gilt fiir die obere

Grenze.
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3.3.3 Analyse des Energiespektrums

Die Parameter des beobachteten Hintergrunds und des Streulichts sind nun
bekannt und kénnen bei der Betrachtung des SNR 0527 mit einbezogen werden.
Dabei wurde jeweils das Spektrum des Hintergrunds mit geplottet und gefittet.
Da der PN-Detektor am meisten Counts besitzt (vergleiche Tabelle[3.6)), bezieht
sich die weitere Analyse nur auf dieses Spektrum.

H Anzahl an Datenpunkten

MOS1 861
MOS2 906
PN 2498

Tabelle 3.6: Quell-Counts (Anzahl der Photonen) in der diffusen Emission

Zunachst wurde das Modell gauss<1> + gauss<2> + constant<3>(apec<4>
+ TBabs<5>(apec<6> + apec<7> + vphabs<8>*vnei<9> + TBabs<10>*pow<11>
+ TBabs<12>*pow<13>)) angewendet. Zum Vorherigen Modell sind hier die
zweite Gauk-Funktion, die aufgrund der Betrachtung des PN Detektors im
Energiebereich bis 8 keV notwendig ist (vergleiche Tabelle , und die Kom-
ponenten <8> und <9> hinzugekommen.

vphabs beschreibt dabei photoelektrische Absorption unter Verwendung vom
Wirkungsquerschnitt. vnei ist ein Modell, das durch Kollisionen ionisierte Plas-
ma, welches nicht im Gleichgewicht ist, beschreibt. Es wird eine konstante
Temperatur angenommen. Parameter sind hier die Temperatur in keV, das
Vorkommen verschiedener Elemente und Metalle, die Tonisationszeit in s/cm3,
die Rotverschiebung und die Normierung (XSPEC| 2017)).

Da die Beobachtung in der Grofsen Magellanschen Wolke stattfindet, werden
die Haufigkeiten der Elemente alle auf 0.5-mal den skalaren Wert gesetzt, bis
auf Wasserstoff und Helium, welche 1.0 annehmen.

Zudem muss beachtet werden, dass einige Werte mit dem Faktor des Verhélt-
nisses der Fliche der diffusen Quelle zum Hintergrund multipliziert werden
miissen. In diesem Modell betrifft es die Parameter 8, 13, 17 und 57. Alle an-
deren wurden entweder von den Ergebnissen des Streulichts und Hintergrunds
iibernommen oder neu ermittelt.

Abbildung zeigt die Spektren und das gefittete Modell. Zu beachten ist,
dass hier nur der Energiebereich bis 2keV dargestellt ist und man somit die
zweite Gaufs-Funktion nicht erkennen kann.
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data and folded model
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Abbildung 3.21: Energie-Spektrum des SNR 0527 und gefittetes Modell (vnei)
mit Daten von PN, schwarz: Quelle, rot: Hintergrund

Als wichtigste Fit-Werte ergeben sich:

Model Model Component Parameter Unit  Value
par comp

21 8 vphabs nH 10% 1.35031E-10  +/- -1.00000
39 9 vnel kT keV 0.198434 +/- 4.57309E-03
93 9 vnei Tau s/em?®  3.22347TE+13  +/- -1.00000
95 9 vnei norm 1.05675E-04  +/- 5.66011E-06

Fit statistic : Chi-Squared = 32.37 using 33 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 32.37 using 33 PHA bins.
Reduced chi-squared = 1.116 for 29 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 3.039098e-01

Die komplette Wertetabelle ist im Anhang in Tabelle [A.2]
Der Fehler der Temperatur bei einem Wert von 0.198434 keV liegt dabei bei:

Parameter Confidence Range (2.706)
39 0.193572 0.21021 (-0.00486201,0.0117759)

Die Angabe des Befehls error wurde mit steppar iiberpriift und kam auf die
gleichen Ergebnisse.
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Am Reduced Chi-Squared mit dem Wert 1.116 erkennt man, dass der Fit recht
gut zu den Daten passt.

AuRerdem lisst sich durch die hohe Tonisationszeit von 3.22347E+13s/cm? an-
nehmen, dass sich das Gas schon im Ionisationsgleichgewicht befindet. Dies
veranlasst eine Vereinfachung des Modells.

Nun wird das Modell gauss<1> + constant<2>(apec<3> + TBabs<4>(apec<5>

+ apec<6> + vphabs<7>*vapec<8> + TBabs<9>*pow<10> + TBabs<11>*powl2>))
an die Daten des PN-Detektors von der diffusen Quelle und dem Hintergrund
angepasst. Dies ergibt die Abbildung

Der Unterschied zum vorherigen Modell ist die Komponente <8>. vapec ist
ahnlich zu apec ein Emissionsspektrum, jedoch sind hier mehr Parameter, ge-
nauer gesagt das Vorkommen verschiedener Metalle, variierbar. Diese werden
wieder auf 0.5 gesetzt, nur Helium erhélt den Wert 1.0.

data and folded model
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Abbildung 3.22: Energie-Spektrum des SNR 0527 und gefittetes Modell
(vapec) mit Daten von PN, schwarz: Quelle, rot: Hintergrund
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Die wichtigsten Parameter erhalten folgende Werte:

Model Model Component Parameter Unit Value
par comp

18 7 vphabs nH 102 1.35031E-10 +/- -1.00000
36 8 vapec kT keV  0.196200 +/- 6.42214E-03
51 8 vapec norm 1.10600E-04 +/- 7.66308E-06

Fit statistic : Chi-Squared = 31.12 using 33 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 31.12 using 33 PHA bins.

Reduced chi-squared = 1.037 for 30 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 4.093969e-01

Man erkennt, dass der Fit sehr gut an die Daten passt, was sich durch den
Reduced Chi-Squared-Wert von 1.037 zeigt, der idealerweise bei 1.0 liegen
sollte.

Die vollsténdige Wertetabelle ist ebenfalls im Anhang, in Tabelle [A.3] aufge-
fiihrt.

Die Temperatur liegt hier bei 0.1962keV und hat folgenden Fehler, welcher
ebenfalls mit stappar kontrolliert wurde.

Parameter Confidence Range (2.706)
36 0.186398 0.207738 (-0.00980221,0.0115379)

Zum Schluss wurde noch der Fluss im Energiebereich 0.3keV bis 2.0 keV kal-
kuliert. Dazu kann man den Befehl flux verwenden, welcher den Fluss im
gesamten Modell berechnet und dem absorbierten Fluss entspricht. Es bietet
sich hingegen auch an, die Komponente cflux mit einer bereits im Modell vor-
handene Komponente zu multiplizieren. Angegeben wird dieser als zur Basis
10 logarithmischen Wert in erg/cm?/s. Dies entspricht dem intrinsischen Fluss.
Beide Varianten wurden an die jeweils interessante Komponente vnei bezie-
hungsweise vapec angewendet. Dabei muss beachtet werden, dass alle Nor-
mierungen von nicht-relevanten Komponenten gleich null gesetzt werden. Die

Ergebnisse sind in Tabelle [3.7] einzusehen.

flux flux cflux cflux
[photons/cm?/s| | [erg/cm?/s| | log Fluss [erg/cm?/s| | [erg/cm?/s]
vnei 6.215-107% 5.699-10~14 -12.969 1.074-10713
vapec 6.268-107% 5.734-107 1 -12.963 1.089-10713

Tabelle 3.7: Ergebnisse der Berechnung des Flusses

Man kann erkennen, dass der jeweilige Fluss bei beiden Modellen, bis auf eine
geringe Abweichung, die selben Werte annimmt. Dies bekréftigt noch einmal die
Annahme, dass das Plasma im Ionisationsgleichgewicht ist und die Komponente
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vapec angewendet werden kann.
Mit dem Fluss F' kann nun die Leuchtkraft L berechnet werden.

L = 4nr*F (4)

Hierbei beschreibt 7 den Abstand zur Quelle (Karttunen et all 2003)).

Die berechnete Leuchtkraft der beiden Modelle ist in der Tabelle [3.8|dargestellt,
dabei wurden die Werte der zweiten und vierten Spalte der Tabelle|3.7|als Fluss
und die Entfernung zur LMC (50 kpc) als Abstand verwendet. Dabei kann man
mit Abbildung 11 bei Maggi et al. (2016) erkennen, dass es sich beim SNR
0527 um einen nicht so hellen Uberrest handelt, da in der LMC deutlich héhere
Leuchtkriifte als im Bereich 10** erg/s vorkommen.

Absorbierte Leuchtkraft | Intrinsische Leuchtkraft
L [erg/s| L [erg/s|
aus flux [erg/cm? /s cflux |erg/cm?/s]
vnei 1.705 - 103 3.213 - 10%
vapec 1.716 - 103 3.258 - 1034

Tabelle 3.8: Leuchtkraft des SNR 0527

3.3.4 Bestimmung des Alters

Um das Alter der diffusen Quelle zu bestimmen, werden die Gleichungen [2| und
des Kapitels verwendet. Dabei nimmt man an, dass sich der Supernova-
Uberrest in der zweiten Phase der Entwicklung, der adiabatischen Expansion,
befindet.

Als Erstes wird der Radius R des Uberrests bestimmt. Dazu betrachtet man ein
Bild der diffusen Quellen wie beispielsweise Abbildung [3.5] oder und defi-
niert die Quellregion mit einem Kreis. Der Radius wird dabei in Bogenminuten
angegeben, entspricht jedoch nicht der tatsédchlichen Ausdehnung, sondern dem
Sehwinkel a.

Wie man sich anhand von Abbildung deutlich machen kann, nimmt ein
Beobachter Objekte in einem Abstand d unter einem Sehwinkel a wahr. Das
hat zur Folge, dass ein Objekt in unterschiedlichen Entfernungen scheinbar
unterschiedliche Grofsen hat.
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Beobachter

Abbildung 3.23: Sehwinkel bei der Wahrnehmung von Objekten

Die tatsdchliche Ausdehnung der Quelle kann nun mithilfe der in Abbildung
[3.23] aufgezeigten Geometrie berechnet werden.

tan (%) = g = R =dtan (%) (5)

Als Abstand wird die Entfernung zur LMC (50 kpc) und als Sehwinkel der in
Grad umgerechnete Radius der Quellregion mit einem Wert von 0.03013° £
0.00126° verwendet. Somit erhélt man einen Ausdehnungs-Radius von R =
13.147 pc 4+ 0.550 pc.

Nun kann die Gleichung [3| nach dem Quotienten % umgestellt werden.

E, T
n  1.0-1010

Hier werden die ermittelte Ausdehnung R und die in Kapitel [3.3.3] bestimmten
Temperaturen in K eingesetzt. Damit ergeben sich die in Tabelle [3.9] aufgefiihr-
ten Ergebnisse. Anschliefsend kann das Alter ¢ mit der umgestellten Gleichung

@l berechnet werden.
R\Y2 /12
B 0
= (1) (V) )

Die berechneten Werte sind ebenfalls in der Tabelle [3.9 aufgefiihrt.

R’ (6)

| T |K] | Ey/n [10° erg-cm®| | Alter ¢ [10* yr]
vnei || 2.303-10° 4 0.096 - 10° 0.523+ 0.069 1.182+ 0.146
vapec || 2.276-10° £ 0.066 - 10° 0.517£ 0.067 1.189+ 0.146

Tabelle 3.9: Ey/n-Werte der Modelle mit vnei und vapec

Dies bedeutet die diffuse Quelle ist im Mittel etwa 12000 Jahre alt.
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In diesem Kapitel sollen die Ergebnisse zusammengefasst und auf deren Bedeu-
tung eingegangen werden.

Nach der Bearbeitung der mit dem XMM-Newton-Teleskop aufgenommenen
Daten des Supernova-Uberrests MCSNR J0527-7134 in der Grofen Magellan-
schen Wolke wurde zunéchst eine der auffallenden Punktquellen untersucht.
Hierbei ergab sich durch Fitten zweier Modelle zum einen ein powerlaw-Index
von etwa 1.86 unter der Annahme von nicht-thermischer Emission, und zum
anderen eine hohe Temperatur von circa 4.95 keV fiir eine thermische Emission
(siche 3.2.3)). Der Index lésst auf die Annahme schliefen, dass es sich bei den
Punktquellen um Aktive Galaxienkerne (AGNs) im Hintergrund handelt. Es
ist aber auch nicht auszuschliefen, dass es sich bei der Quelle Q1 um einen
Neutronenstern von der Supernova handelt. Um genauere Aussagen iiber die
Quelle machen zu kénnen, sind weitere Daten und Analysen nétig.

Die beiden Punktquellen waren jedoch nicht Hauptbestandteil der Untersu-
chung, sondern die umgebende diffuse Quelle, die im weichen Roéntgenbereich
Strahlung aufweist und dem Supernova-Uberrest SNR 0527 entspricht. Nach
der Bearbeitung mit ESAS wurden ebenfalls mehrere Modelle an das Spektrum
gefittet (vergleiche Kapitel [3.3.3)). Das Spektrum hat einen Verlauf, der einer
thermischen Emission dhnelt (s. Abb. [2.1). Bei der Analyse wurde der Einfluss
des Hintergrunds, des Streulichts und die Absorption durch das Interstellare
Medium mit einbezogen.

Als Erstes wurde ein Modell mit der Komponente vnei verwendet, wobei
dies eine Quelle beschreiben soll, die beziiglich der Ionisation noch nicht im
Gleichgewicht ist. Als Ionisationszeit 7 ergab sich ein recht hoher Wert von
3.22:10"% s/cm?, was mit Hilfe von Kapitel [2.3.4/und [3.3.3|darauf schliefen ldsst,
dass sich die Quelle bereits im Gleichgewicht befindet. Anschliefend wurde das
Modell etwas vereinfacht. Dabei wurde die Komponente vnei durch vapec er-
setzt, wobei vapec eine thermisches Emissionsspektrum beschreibt.

Hierbei wurde, wie auch schon beim vorherigen Modell, die Temperatur, auf
zweierlei Weise der Fluss mit den Befehlen flux und cflux und daraus die
Leuchtkraft bestimmt. Die zusammenfassenden Ergebnisse sind in der folgen-
den Tabelle [4.1] aufgelistet.
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Temperatur | Absorbierte Leuchtkraft | Intrinsische Leuchtkraft
T [keV| L1y lerg/s| Les1ux lerg/s]
vnei 0.198 1.705-10% 3.213-10%
vapec 0.196 1.716-10% 3.258-10%

Tabelle 4.1: Vergleich der Modelle mit vnei und vapec

L¢yyx beschreibt dabei die Leuchtkraft, die aus dem absorbierten Fluss be-
rechnet wurde und Lc¢1,, die Leuchtkraft, welche aus dem nicht absorbierten,
intrinsischen Fluss ermittelt wurde.

Anhand der Tabelle [4.T] erkennt man, dass mit beiden Modellen in etwa die sel-
ben Werte bestimmt werden. Zudem ist das Modell mit der vapec-Komponente
im Vergleich die bessere Wahl zur Modellierung, da hier das Reduced Chi-squared
einen Wert annimmt, der ndher an 1.0 liegt. Das bestétigt die Annahme, dass
sich die Quelle im Ionisationsgleichgewicht befindet.

Die schwache Emission, hohe Ionisationszeit und die tiefe Temperatur, die im
Mittel einen Wert von 0.197 keV, was etwa 2.286-10° K entspricht, lassen vermu-
ten, dass es sich um einen alten Supernova-Uberrest handelt. Das Alter wurde
dabei mit dem Sedov-Taylor-Modell (vgl. Kapitel 2.3.4] und [3.3.4)) unter An-
nahme einer adiabatischen Expansion zu circa 1200041500 Jahren berechnet.
Zudem ist die in Tabelle aufgefithrte niedrige Leuchtkraft konsistent mit
dem hohen Alter.

Des Weiteren wurde die als kreisformig definierte Ausdehnung der diffusen
Quelle unter Einbeziehung des Sehwinkels ermittelt, die etwa 26 pc betragt.
Der SNR 0527 zeigt auflerdem eine sehr schwache Absorption in der Kompo-
nente vphabs von 1.35-10'? atoms,/cm?, das heiRt sie wird nicht sehr stark von
der Umgebung absorbiert.

Es ist zu beachten, dass die Quelle sehr schwach ist und man so nur wenig
Photonenstatistik hat. Deshalb konnten die spektralen Parameter nicht so gut
bestimmt werden.

Die im Rahmen dieser Bachelorarbeit durchgefiihrte Betrachtung des Supernova-
Uberrests ist eine Erweiterung zur neuen umfangreichen Studie von [Maggi et
al.| (2016), da dieser Uberrest dort nicht aufgeriihrt ist.

Zudem stellt die vorgenommene Untersuchung nur einen Anfangspunkt der
Analyse dar. Es miissen demzufolge noch weitere Parameter untersucht wer-
den, die beispielsweise auf die genaue Morphologie schliefsen lassen und mog-
licherweise ein Indiz auf die vorher stattgefundene Supernova-Explosion geben
kénnen.



L iteraturverzeichnis

[Seward et al., 2010] Frederick Seward, Philip Charles: ,Exploring the X-ray
Universe. New York: Cambridge University Press, 2010.

[Hanslmeier, 2007] Arnold Hanslmeier: ,Einfithrung in Astronomie und Astro-
physik®. Springer-Verlag, 2007.

[Haberl et al., 1999] F. Haberl, W. Pietsch: ,A ROSAT PSPC catalogue of X-
ray sources in the LMC region®, in: Astron. Astrophys. Suppl. Ser. 1999, 139:
277-295, unter: https://aas.aanda.org/articles/aas/pdf/1999,/17/ds8806.pdf
(aufgerufen am 04.09.2017).

[Haberl et al., 2000] F. Haberl, M.D. Filipovic, W. Pietsch, P. Ka-
habka: ,A ROSAT PSPC -catalogue of X-ray sources in the SMC
region”, in: Astron. Astrophys. Suppl. Ser. 2000, 142: 41-57, unter:
https://aas.aanda.org/articles/aas/pdf/2000,/04/ds1801.pdf (aufgerufen am
04.09.2017).

[Maggi et al., 2016] P. Maggi, F. Haberl, P.J.Kavanagh, M. Sasaki, L.M. Boz-
zetto, M.D. Filipovic, G. Vasilopoulos, W. Pietsch, S.D.Points, Y.-H. Chu,
J.Dickel, M.Ehle, R. Williams, J. Greiner: ,,The population of X-ray superno-
va remnants in the Large Magellanic Cloud®, in: A&A 2016, 585: A162, un-
ter: https://www.aanda.org/articles/aa/pdf/2016/01/aa26932-15.pdf (auf-
gerufen am 12.09.2017).

[Sedov, 1959| L. I. Sedov: ,Similarity and dimensional methods in mechanics,
New York: Academic Press, 1959.

[XMM, 2017| ~XMM-Newton Users Hand-
book*, Issue 13.0, 2017, unter: https://xmm-
tools.cosmos.esa.int /external /xmm _user support/documentation

/uhb/XMM UHB.pdf (aufgerufen am 29.08.2017).

[Jansen et al., 2001] F. Jansen, D. Lumb, B. Altieri, J. Clavel, M. Ehle,
C. Erd, C. Gabriel, M. Guainazzi, P. Gondoin, R. Much, R. Munoz, M.
Santos, N. Schartel, D. Texier, G. Vacanti: ,XMM-Newton observatory -
I. The spacecraft an operations”, in: A&A 2001, 365 1: L1-L6, unter: htt-
ps://www.aanda.org/articles/aa/pdf/2001/01 /aaxmm39.pdf(aufgerufen am
12.09.2017).

[Aschenbach et al., 2000] B. Aschenbach, U. Briel, F. Haberl, H. Brauninger,
W. Burkert, A. Oppitz, P. Gondoin, D. Lumb: ,Imaging Performance of the



Literaturverzeichnis 50

XMM-Newton X-Ray telescopes®, in: arXiv:astro-ph/0007256v1 2000, unter:
https://arxiv.org/pdf/astro-ph/0007256.pdf (aufgerufen am 12.11.2017).

[Karttunen et al., 2003| H. Kartunnen, P. Kroger, H. Oja: ,,Fundamental Astro-
nomy*. Heidelberg: Springer-Verlag, 2003.

[Bozzetto et al., 2017] L. M. Bozzetto, M. D. Filipovi¢, B. Vukoti¢, M. Z.
Pavlovi¢, D. Urosevi¢, P. J. Kavanagh, B. Arbutina, P. Maggi, M. Sasa-
ki, F. Haberl, E. J. Crawford, Q. Roper, K. Grieve, S. D. Points: ,Sta-
tistical Analysis of Supernova Remnants in the Large Magellanic Cloud®,
in: The Astrophysical Journal Supplement Series 2017, 230 2, unter:
http:/ /iopscience.iop.org/article/10.3847/1538-4365/aa653c/pdf (aufgerufen
am 12.09.2017).

[SAS, 2017| JIntroduction to SAS“, unter:
https://www.cosmos.esa.int /web /xmm-newton /what-is-sas (aufgerufen
am 18.08.2017).

[ABC, V.4.7| S. Snowden, L. Valencic, B. Perry, M. Arida, K.D. Kuntz: ,The
XMM-Newton ABC Guide: An Introduction to XMM-Newton Data Analy-
sis, Version 4.7, unter: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/abc/ (auf-
gerufen am 18.08.2017).

[XSPEC, 2017] K. Arnaud, C. Gordon, B. Dorman:
,An X-Ray Spectral Fitting Package”, unter: htt-

ps:/ /heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/XspecManual.pdf (aufgerufen
am 19.08.2017).

[ESAS, V.59 S. Snowden, K.D. Kuntz: ,Cookbook for Ana-
lysis ~ Procedures  for  XMM-Newton  EPIC  Observations  of
Extended Objects and the Diffuse Background*, unter:

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xmm /esas/cookbook /xmm-esas.html
(aufgerufen am 19.08.2017).



Anhang

Quellen- und Hintergrundspektren der
Punktquellen Q1 und Q2

mos_pi.fits
SPECTRUM

nnnnn

Abbildung A.1: Spektrum der Quelle Q1, links: MOS1, Mitte: MOS2, rechts:
PN
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Abbildung A.2: Spektrum des Hintergrunds der Quelle Q1, links: MOS1, Mitte:
MOS2, rechts: PN
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mos1_pi_q2.fits mos2_pi_q2.fits pn_pi_g2 fits
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Abbildung A.3: Spektrum der Quelle Q2, links: MOS1, Mitte: MOS2, rechts:
PN
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Abbildung A.4: Spektrum des Hintergrunds der Quelle Q2, links: MOS1, Mitte:
MOS2, rechts: PN

Fit-Werte der Modellierung der Daten des
Hintergrunds und des Streulichts

Tabelle A.1:
Model gaussian<1> + constant<2>(apec<3> + TBabs<4>(apec<5>
+ apec<6> + TBabs<7>*powerlaw<8> + TBabs<9>*powerlaw<10>))
Source No.: 1 Active/On
Model Model Component Parameter Unit Value
par comp

Data group: 1

1 1 gaussian LineE keV  1.50100 frozen
2 1 gaussian Sigma keV 0.0 frozen
3 1 gaussian norm 3.76636E-06 +/- 1.03689E-06
4 2 constant factor 1.00000 frozen
5 3 apec kT keV  0.100000 frozen
6 3 apec Abundanc 1.00000 frozen
7 3 apec Redshift 0.0 frozen
8 3 apec norm 6.11473E-06 frozen
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9 4 TBabs nH 1022 7.00000E-02  frozen

10 5 apec kT keV  0.100000 frozen

11 5 apec Abundanc 1.00000 frozen

12 ) apec Redshift 0.0 frozen

13 5 apec norm 3.67739E-05 frozen

14 6 apec kT keV  0.600000 frozen

15 6 apec Abundanc 1.00000 frozen

16 6 apec Redshift 0.0 frozen

17 6 apec norm 1.42098E-06 frozen

18 7 TBabs nH 1022 1.44663E-11 frozen

19 8 powerlaw Pholndex 1.35423 +/- 7.64576E-02

20 8 powerlaw norm 1.98174E-05 +/- 1.16306E-06

21 9 TBabs nH 102 6.18700E-19 frozen

22 10 powerlaw Pholndex 1.50000 frozen

23 10 powerlaw norm 5.92253E-06 frozen

Data group: 2

24 1 gaussian LineE keV  1.52234 =pl

25 1 gaussian Sigma keV 0.0 =p2

26 1 gaussian norm 4.83778E-06 +/- 9.20106E-07

27 2 constant factor 1.00000 frozen

28 3 apec kT keV  0.100000 =pd

29 3 apec Abundanc 1.00000 = pb

30 3 apec Redshift 0.0 = p7

31 3 apec norm 6.11473E-06 = p8

32 4 TBabs nH 1022 7.00000E-02 = p9

33 5t apec kT keV  0.100000 = pl0

34 5 apec Abundanc 1.00000 = pll

35 5 apec Redshift 0.0 = pl2

36 5) apec norm 3.67739E-05 = pl3

37 6 apec kT keV  0.600000 = pl4

38 6 apec Abundanc 1.00000 = plb

39 6 apec Redshift 0.0 = pl6

40 6 apec norm 1.42098E-06 = pl7

41 7 TBabs nH 1022 1.44663E-11 = pl8

42 8 powerlaw Pholndex 1.35423 = pl9

43 8 powerlaw norm 1.98174E-05 = p20

44 9 TBabs nH 1022 6.18700E-19 = p21

45 10 powerlaw Pholndex 1.50000 = p22

46 10 powerlaw norm 5.92253E-06 = p23

Data group: 3

47 1 gaussian LineE keV  8.05368 frozen

48 1 gaussian Sigma keV 0.0 = p2

49 1 gaussian norm 1.65656E-06 +/- 1.51997E-06

50 2 constant factor 1.00000 =p4d

51 3 apec kT keV  0.100000 =pd
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1.52234

0.0
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0.100000
1.00000

0.0
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0.100000
1.00000

0.0
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0.0
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8.05368 = p47

0.0

= pl0
= pll
= pl2
= pl3
= pl4d
= plb
= pl6
= pl7
= pl8&
= pl9
= p20
= p21
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= p23

+/- 1.37076E-06
frozen
= pl0
= pll
= pl2
= pl3
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= pl6
= pl7
= pl8&
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Redshift
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norm
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Redshift
norm
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norm
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keV
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keV

keV
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1022

3.79656E-05
0.930000
0.100000
1.00000

0.0
6.11473E-06
7.00000E-02
0.100000
1.00000

0.0
3.67739E-05
0.600000
1.00000

0.0
1.42098E-06
1.44663E-11
1.35423

0.0
6.18700E-19
1.50000
5.92253E-06

+ /- 3.81854E-06

frozen
—= p9

= pl0
= pll
= pl2
= pl3
=pl4d
= plb
= pl6
= pl7
= pl8
= pl9
frozen
= p21
= p22
= p23

Fit statistic : Chi-Squared = 269.87 using 81 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 269.87 using 81 PHA bins.
Reduced chi-squared = 3.6469 for 74 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 4.415354e-24

Fit-Werte der Modellierung der Daten der
diffusen Quelle und des Hintergrunds mit vnei

Tabelle A.2:
Model gaussian<1> + gaussian<2> + constant<3>(apec<4> + TBabs<5>
(apec<6> + apec<7> + vphabs<8>*vnei<9> + TBabs<10>*powerlaw<11>
+ TBabs<12>*powerlaw<13>)) Source No.: 1 Active/On

Model Model Component Parameter Unit  Value
par comp
Data group: 1
1 1 gaussian LineE keV 1.50100 frozen
2 1 gaussian Sigma keV 0.0 frozen
3 1 gaussian norm 3.86581E-06  frozen
4 2 gaussian LineE keV 8.05368 frozen
5 2 gaussian Sigma keV 0.0 frozen
6 2 gaussian norm 9.98866E-07  frozen
7 3 constant factor 1.00000 frozen
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8 4 apec kT keV 0.100000 frozen
9 4 apec Abundanc 1.00000 frozen

10 4 apec Redshift 0.0 frozen
11 4 apec norm 7.70000E-06  frozen
12 5 TBabs nH 1022 7.00000E-02  frozen
13 6 apec kT keV 0.100000 frozen
14 6 apec Abundanc 1.00000 frozen
15 6 apec Redshift 0.0 frozen
16 6 apec norm 4.70000E-05  frozen
17 7 apec kT keV 0.600000 frozen
18 7 apec Abundanc 1.00000 frozen
19 7 apec Redshift 0.0 frozen
20 7 apec norm 1.80000E-06  frozen
21 8 vphabs nH 1022 1.35031E-10 -+ /- -1.00000
22 8 vphabs He 1.00000 frozen
23 8 vphabs C 0.500000 frozen
24 8 vphabs N 0.500000 frozen
25 8 vphabs O 0.500000 frozen
26 8 vphabs Ne 0.500000 frozen
27 8 vphabs Na 0.500000 frozen
28 8 vphabs Mg 0.500000 frozen
29 8 vphabs Al 0.500000 frozen
30 8 vphabs Si 0.500000 frozen
31 8 vphabs S 0.500000 frozen
32 8 vphabs Cl 0.500000 frozen
33 8 vphabs Ar 0.500000 frozen
34 8 vphabs Ca 0.500000 frozen
35 8 vphabs Cr 0.500000 frozen
36 8 vphabs Fe 0.500000 frozen
37 8 vphabs Co 0.500000 frozen
38 8 vphabs Ni 0.500000 frozen
39 9 vnei kT keV 0.198434 +/- 4.57309E-03
40 9 vnei H 1.00000 frozen
41 9 vnei He 1.00000 frozen
42 9 vnei C 0.500000 frozen
43 9 vnei N 0.500000 frozen
44 9 vnei O 0.500000 frozen
45 9 vnei Ne 0.500000 frozen
46 9 vnei Mg 0.500000 frozen
47 9 vnei Si 0.500000 frozen
48 9 vnei S 0.500000 frozen
49 9 vnei Ar 0.500000 frozen
50 9 vnei Ca 0.500000 frozen
51 9 vnei Fe 0.500000 frozen
52 9 vnei Ni 0.500000 frozen
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Fit statistic :

Chi-Squared = 32.37 using 33 PHA bins.

Test statistic : Chi-Squared = 32.37 using 33 PHA bins.
Reduced chi-squared = 1.116 for 29 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 3.039098e-01
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Fit-Werte der Modellierung der Daten der
diffusen Quelle und des Hintergrunds mit vapec

Tabelle A.3:
Model gaussian<1> + constant<2>(apec<3> + TBabs<4>(apec<5> +
apec<6> + vphabs<7>*vapec<8> + TBabs<9>*powerlaw<10> +

TBabs<11>*powerlaw<12>)) Source No.: 1 Active/On

Model Model Component Parameter Unit Value
par comp
Data group: 1
1 1 gaussian LineE keV  1.50100 frozen
2 1 gaussian Sigma keV 0.0 frozen
3 1 gaussian norm 3.86581E-06 frozen
4 2 constant factor 1.00000 frozen
5 3 apec kT keV  0.100000 frozen
6 3 apec Abundanc 1.00000 frozen
7 3 apec Redshift 0.0 frozen
8 3 apec norm 7.70000E-06 frozen
9 4 TBabs nH 10?2 7.00000E-02 frozen
10 5 apec kT keV  0.100000 frozen
11 5 apec Abundanc 1.00000 frozen
12 5 apec Redshift 0.0 frozen
13 5 apec norm 4.70000E-05 frozen
14 6 apec kT keV  0.600000 frozen
15 6 apec Abundanc 1.00000 frozen
16 6 apec Redshift 0.0 frozen
17 6 apec norm 1.80000E-06 frozen
18 7 vphabs nH 102 1.35031E-10 + /- -1.00000
19 7 vphabs He 1.00000 frozen
20 7 vphabs C 0.500000 frozen
21 7 vphabs N 0.500000 frozen
22 7 vphabs O 0.500000 frozen
23 7 vphabs Ne 0.500000 frozen
24 7 vphabs Na 0.500000 frozen
25 7 vphabs Mg 0.500000 frozen
26 7 vphabs Al 0.500000 frozen
27 7 vphabs Si 0.500000 frozen
28 7 vphabs S 0.500000 frozen
29 7 vphabs Cl 0.500000 frozen
30 7 vphabs Ar 0.500000 frozen
31 7 vphabs Ca 0.500000 frozen
32 7 vphabs Cr 0.500000 frozen
33 7 vphabs Fe 0.500000 frozen
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0.500000 = p46
0.500000 = p47
0.500000 = p48
0.500000 = p49
0.0 = p50
0.0 frozen
1.44663E-11 = pb2
1.30000 = pd3
0.0 frozen
6.18700E-19 = pbb
1.50000 = ph6
7.50000E-06 = pb7

Fit statistic : Chi-Squared = 31.12 using 33 PHA bins.
Test statistic : Chi-Squared = 31.12 using 33 PHA bins.

Reduced chi-squared = 1.037 for 30 degrees of freedom
Null hypothesis probability = 4.093969e-01
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