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Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit gliedert sich in einen instrumentellen und einen astrophysikalischen
Teil. Der instrumentelle Teil beschreibt dabei die Konstruktion und Entwicklung des abbil-
dendes 3D-Linienspektrometer FIFI LS (Field-Imaging Far-Infrared Line Spectrometer), das
an Bord des flugzeuggestiitzte Infrarotobservatoriums SOFIA (Stratospheric Observatory For
Infrared Astronomy) fiir astronomische Beobachtungen im ferninfraroten Spektralbereich ein-
gesetzt werden soll. Die Besonderheit dieses Spektrometertyps liegt darin, daf fiir das gesamte
zweidimensionale Bildfeld in einer einzigen Beobachtung simultan auch spektrale Information
in einem begrenzten Wellenldngenbereich um eine ausgewihlte Spektrallinie gesammelt wer-
den kann. Realisiert wird FIFI LS in Form zweier paralleler Gitterspektrometer fiir die Wel-
lenldngenbereiche 42 — 110 pgm und 110 — 210 pm, wobei in jedem dieser Wellenldngenbénder
eine spezielle Anordnung von Spiegeln, der sogenannte ,,Bildfeldzerleger®, das zweidimensionale
Bildfeld entlang einer quasi-eindimensionalen Linie umordnet, die in weiterer Folge den Ein-
trittsspalt der Gitterspektrometer bildet. Dabei konnte im Rahmen dieser Arbeit erstmals die
Funktionsfihigkeit eines spiegeloptischen Bildfeldzerlegersystems fiir den Einsatz im Ferninfra-
rot nachgewiesen werden. Aufgrund der langen Beobachtungswellenléingen ist an allen optischen
Komponenten mit dem Auftreten von Beugungseffekten zu rechnen, durch deren Einfluf} die
Leistungsdaten des Instrumentes erheblich herabgesetzt werden kénnen. Neben der ausfiihrli-
chen Beschreibung des gesamten optischen Aufbaus von FIFI LS stellt deshalb eine detailierte
Analyse der Beugungseffekte — hauptsichlich mit einem skalaren Formalismus, fiir die kritischen
Komponenten des Bildfeldzerlegers jedoch auch durch eine vollstéindig vektorielle Beschreibung
— einen Hauptteil des instrumentellen Abschnittes dieser Arbeit dar.

Um den von den mechanischen Komponenten des Instrumentes und nicht zuletzt auch
von den Spiegeloberflichen selbst emittierten thermischen Strahlungsanteil im Ferninfrarot so
niedrig wie moglich zu halten, ist eine Kiihlung der Spektrometeroptik auf 4.2 Kelvin un-
umginglich, wobei die Detektoren selbst sogar auf 1.8 — 2.5 Kelvin gekiihlt werden. Der zweite
wesentliche Teil des instrumentellen Abschnittes befafit sich dementsprechend mit dem kryome-
chanischen Aufbau von FIFI LS insbesondere der fiir den Betrieb des Instrumentes benttigten
optomechanischen Komponenten. Den bei weitem komplexesten Aufbau stellt dabei der kryo-
gene Gitterantrieb dar, mit dessen Hilfe die Beugungsgitter der beiden Spektrometerbénder zur
Wellenlidngenselektion in einem Bereich von £40° mit einer Genauigkeit von wenigen Bogen-
sekunden verkippt werden konnen. Weil FIFI LS auf einem flugzeuggestiitzten Observatorium
eingesetzt wird, auf dem das Nachfiillen der zur Kiihlung verwendeten kryogenen Fliissigkeiten
(fliissiges Helium und fliissiger Stickstoff) aus flugsicherheitstechnischen Griinden nicht erlaubt
ist, ist bei der Konstruktion des eigentlichen Kryostaten die Kenntnis der Abdampfraten und
der damit verbundenen maximalen Haltezeit der kryogenen Fliissigkeiten von besonderer Be-
deutung. Um die angestrebte Haltezeit mit einem angemessenen Sicherheitsfaktor erreichen
zu koénnen, wurde ein umfangreiches thermisches Modell des Kryostaten erstellt, in dem die
Beitriage der einzelnen Komponenten zum Gesamtwirmeeintrag teilweise aus Vergleichen mit



einem Versuchskryostaten abgeleitet wurden.

Der astrophysikalische Teil dieser Arbeit befafit sich mit der Auswertung und Interpretation
von Beobachtungen der unmittelbaren Umgebung des Zentrums unserer Galaxie, die mit dem
»Short Wavelength Spectrometer* (SWS) an Bord des ,Infrared Space Observatory* (ISO)
durchgefithrt wurden. Beobachtungsdaten im Wellenléngenbereich von 2.5 - 45 pm liegen da-
bei fiir die HII-Region Sagittarius A West sowie fiir zwei besonders helle Gaskonzentrationen
im Bereich eines dichten molekularen Ringes im Abstand von etwa 1.5 pc um das galaktische
Zentrum vor. Neben einer iiberblicksméfligen Beschreibung des SWS-Spektrometers sowie ei-
ner detailierten Darstellung der aus den Beobachtungen gewonnenen Liniendaten ist speziell
auch den morphologischen Eigenheiten der Region um das galaktische Zentrum ein eigener
Abschnitt gewidmet. Weil es fiir die korrekte Interpretation der Beobachtungen von entschei-
dender Bedeutung ist, wird des weiteren auch auf die konkrete Auswertung der Datensétze
eingegangen.

Der wesentlichste Teil des astrophysikalischen Abschnittes beschéftigt sich mit den Aus-
wirkungen des interstellaren Staubes auf die von den jeweiligen Quellen emittierte Infrarot-
strahlung. Durch die Wechselwirkung der emittierten Photonen mit dem interstellaren Staub
nimmt die Strahlungsintensitit sowohl durch Streuung als auch durch Absorption ab, wobei
die beobachtbaren Auswirkungen dieser beiden Effekte gewdhnlich unter dem Ausdruck ,,in-
terstellare Extinktion“ zusammengefafit werden. Beobachtungen der HII-Region im Zentrum
unserer Galaxie stellen aus mehreren Griinden eine hervorragende Grundlage zum Studium der
interstellaren Staubextinktion dar: Zum einen ist die Staubsiulendichte entlang der Sichtlinie
zum galaktischen Zentrum so hoch, daf eine starke und damit gut zu quantifizierende Ex-
tinktion iiber den gesamten beobachteten Wellenldngenbereich gewihrleistet ist, zum anderen
kann wegen der niedrigen Staubsidulendichte im Emissionsgebiet eine — wie gezeigt wird — ver-
nachléssigbar geringe intrinsische Extinktion angenommen werden, wodurch die Interpretation
der Daten wesentlich vereinfacht wird. Eine Analyse der Rekombinationslinien des atoma-
ren Wasserstoffs, deren relative Intensititen gut mit theoretischen Mitteln berechnet werden
konnen, ermoglichte die Ableitung der interstellaren Extinktion als Funktion der Wellenlénge
im Spektralbereich zwischen 2.5 und 8.8 pm mit bislang unerreichter Genauigkeit. Durch einen
Vergleich mit einer langwelligen und daher von den Auswirkungen der interstellaren Extinkti-
on unbeeinfluften Rekombinationslinie im Radiobereich gelang es aulerdem, das so abgeleitete
Extinktionsgesetz auf absolute Extinktionswerte zu normieren. Dieses empirisch gewonnenen
Extinktionsgesetz zeigt zum Teil dramatische Abweichungen von einem bislang als universell
angenommenen Gesetz, wobei vor allem ein tiefes Minimum bei den Wellenldngen zwischen 4
und 8 pm unbeobachtet bleibt.

Der letzte Abschnitt dieser Arbeit befafit sich schliefilich mit den physikalischen Eigenschaf-
ten des Gases in der ndheren Umgebung des galaktischen Zentrums, wobei das zuvor abgeleitete
Extinktionsgesetz verwendet wird, um eine Extinktionskorrektur fiir die beobachteten Emissi-
onslinien durchzufiihren. Dabei konnten vor allem durch eine Untersuchung der Emissionslinien
des molekularen Wasserstoffs Aussagen iiber die Temperaturstruktur sowie die Hs-Sdulendich-
te in den beobachteten Gebieten getroffen werden. Die Besetzung der angeregten Zustéinde
konnte im Rahmen dieser Untersuchungen durch ein Zweitemperaturmodell beschrieben wer-
den, in dem der bei weitem grofite Teil (~ 99%) des sichtbaren molekularen Wasserstoffs eine
Anregungstemperatur von etwa 800 Kelvin und nur rund 1% eine Anregungstemperatur von
2500 Kelvin aufweist. AuBerdem konnte fiir die beobachteten Ubergiinge gezeigt werden, daf
die Besetzungsstruktur der angeregten Zustinde durch Stofiprozesse dominiert wird, so dafl
als Anregungsmodell sowohl eine dichte Photonen-dominierten Region (PDR), als auch ein
interstellarer Schock in Frage kommt.
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Einleitung

Der Spektralbereich des mittleren und fernen Infrarot ist erst seit vergleichsweise kurzer Zeit
durch den Einsatz von Observatorien, die oberhalb der Troposphére operieren kénnen, fiir
die astronomische Forschung zuginglich. Die idealen Plattformen fiir Beobachtungen bei die-
sen Wellenlidngen stellen dabei zweifelsfrei satellitengestiitzte Teleskope dar, mit deren Hil-
fe iiber einen ldngeren Zeitraum auflerhalb der Erdatmosphire wissenschaftliche Daten ge-
sammelt werden kénnen. Solche Weltraumteleskope wurden in der Vergangenheit auch mehr-
fach mit Experimenten wie IRAS und ISO realisiert, die sich als so erfolgreich herausstellten,
daf sie zur Entwicklung noch aufwendigerer Nachfolgemissionen wie zum Beispiel SIRTF und
FIRST/HERSCHEL fiihrten.

Der grofite Nachteil beim Betrieb eines Satellitenobservatoriums ist jedoch neben dem
enormen technischen und finanziellen Aufwand der Umstand, daf} ein einmal gestartetes In-
strument von der Erde aus nicht mehr direkt erreichbar ist und damit weder gewartet noch
durch den Einsatz modernerer Technologie aufgeriistet werden kann. Auflerdem stellen solche
Infrarot-Weltraumteleskope, wegen des stindigen Verlustes der zur Kiihlung der Instrumente
mitgefithrten kryogenen Fliissigkeiten, immer zeitlich begrenzte Missionen dar, so dal man fiir
Nachfolgeuntersuchungen oder sehr langfristige Beobachtungsreihen auf den Einsatz alternati-
ver Beobachtungsplattformen angewiesen ist. Vor diesem Hintergrund bietet der Einsatz eines
flugzeuggestiitzten Observatoriums, bei dem ein Teleskop von einem leistungsfihigen Grof-
raumflugzeug in die unteren Schichten der Stratosphire getragen wird, eine hervorragende
Erginzung zu den erwidhnten Satellitenprojekten dar. Eine solche Plattform ist das von der
amerikanischen Weltraumbehtrde NASA in Zusammenarbeit mit dem deutschen DLR ent-
wickelte Stratosphérenobservatorium SOFIA, das im Sommer 2004 seinen Dienst aufnehmen
wird.

Fiir das SOFIA-Observatorium wird am Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik
(MPE) das abbildende Ferninfrarot-Spektrometer FIFI LS entwickelt, mit dem es moglich sein
wird, rdumlich hochaufgeloste Abbildungen astronomischer Quellen bei gleichzeitiger spektraler
Abtastung zu erstellen. In dieser Arbeit wird der Aufbau der mechanischen, optischen und
kryogenen Komponenten von FIFI LS detailliert beschrieben. Besonderer Raum wurde dabei
dem optischen System des Spektrometers eingerdumt, weil es hier erstmals gelang, das Konzept
eines auf Spiegeloptiken basierenden Bildfeldzerlegers fiir den Ferninfrarotbereich einzusetzen.

FIFI LS ist aufgrund seiner hohen Empfindlichkeit und Beobachtungseffizienz zur Beobach-
tung weit entfernter Quellen wie zum Beispiel ultraleuchtkriftige Infrarotgalaxien (ULIRGs)
geeignet, kann aber seine Stérken als abbildendes Spektrometer ebenso bei der Beobachtun-
gen von ausgedehnten oder nahegelegenen astronomischen Quellen ausspielen. Fiir den zweiten,
astrophysikalischen Teil dieser Arbeit wurde dementsprechend eine Region untersucht, die auch
fiir Beobachtungen mit FIFI LS eine hochinteressante Quelle darstellt: Die zentralen 4 pc des
galaktischen Zentrums. Dazu stand eine Fiille von Spektraldaten im mittleren Infrarotbereich
zur Verfiigung, die mit Hilfe des ,,Short Wavelength Spectrometer” an Bord des ISO-Satelliten
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von mehreren Quellen in der unmittelbaren Umgebung des galaktischen Zentrums gesammelt
wurden. Diese Region stellt aufgrund der hohen Staubsiulendichte in der galaktischen Scheibe
und der recht gut bekannten physikalischen Verhéltnisse im Emissionsgebiet ein beinahe ideales
Laboratorium zur Untersuchung der Extinktion im interstellaren Medium dar. Unter Verwen-
dung der aus der zentralen HII-Region emittierten Wasserstoff-Rekombinationslinien konnte
dann auch die bislang genaueste, wellenlingenabhéingige Messung der interstellaren Extinktion
entlang der Sichtlinie zum galaktischen Zentrum durchgefiihrt werden. Da sich die Eigenschaf-
ten und die Zusammensetzung des interstellaren Staubes direkt in der beobachteten Extinktion
widerspiegeln, ist das auf diese Weise gewonnene Extinktionsgesetz fiir die Untersuchung der
Staubkomponente des interstellaren Mediums von groflem Wert.

Die Ableitung eines zuverliassigen Extinktionsgesetzes ist auch deshalb wichtig, weil damit
eine Korrektur anderer Liniendaten beziiglich der Auswirkungen der interstellaren Extinktion
ermoglicht und damit die Aussagekraft und die physikalische Relevanz dieser Daten wesentlich
verbessert wird. Eine zuverlissige Extinktionskorrektur kommt dabei nicht nur fiir die weite-
ren Daten der ISO-SWS Beobachtungen zum tragen, sondern ist insbesondere auch fiir spétere
Infrarotbeobachtungen des galaktischen Zentrums mit moderneren Missionen wie SIRTF oder
FIRST/HERSCHEL und nicht zuletzt auch fir FIFI LS an Bord von SOFIA von grofier Be-
deutung.
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Kapitel 1

Flugzeuggestiitzte Astronomie

1.1 Astronomie im Ferninfrarot

Der als ,Infrarot“ bezeichnete Bereich elektromagnetischer Strahlung erstreckt sich von rund
750 nm bis etwa 400 pm, wo er iiber den Submillimeter- und Millimeterbereich flieend in den
Radiobereich iibergeht. Dieser relativ weite Spektralbereich wird traditionell in nahes Infrarot
mit einer Wellenldnge zwischen 1 - 5 pm, mittleres Infrarot im Bereich von 5 - 30 pym und
Ferninfrarot bei Wellenldngen von 30 bis etwa 400 pm unterteilt. Fiir den Spektralbereich zwi-
schen 750 nm und 1 pum ist aulerdem der Ausdruck ,,photographisches Infrarot* gebriuchlich.
Diese recht willkiirliche Einteilung ist historisch gewachsen und spiegelt die Entwicklung der
jeweiligen Infrarotdetektoren beziehungsweise Beobachtungseinrichtungen wieder.

Der Spektralbereich des Ferninfrarot beinhaltet eine Vielzahl von Emissionslinien, die durch
Uberginge in den Elektronenhiillen, Feinstrukturiibergiingen oder Ubergéingen in den Rotations-
oder Vibrationszustinden von Molekiilen entstehen. Die Anregungstemperatur dieser Linien
liegt dabei typischerweise in einem Bereich von 30 bis 1000 K, wobei die Effizienz der Anre-
gung stark von der lokalen Gasdichte und Gastemperatur abhingt. Genaue Untersuchungen
der Emissionslinien stellen somit ein hochempfindlicher Werkzeug zum Studium der physi-
kalischen Bedingungen im interstellaren Medium dar. Ferninfrarot-Strahlung wird auflerdem
wenig von Extinktion durch das interstellare Medium beeinflufit, wodurch auch Objekte, die
sich in oder hinter dichten Staubwolken befinden, fiir astronomische Beobachtungen zugéing-
lich werden. Ferninfrarot-Strahlung eignet sich dementsprechend auch im besonderen Maf} zur
Untersuchung von Sternentstehungsgebieten, die aufgrund der naturgeméfl hohen intrinsischen
Gas- und Staubdichten im optischen, nahinfraroten und UV-Bereich des elektromagnetischen
Spektrums nicht beobachtet werden kénnen.

Die hellsten Emissionslinien im Ferninfrarot und dabei allen voran die [C II]-Feinstruktur-
linie des einfach ionisierten Kohlenstoffs bei 158 pm, sind nicht zuletzt auch deshalb von
besonderer Bedeutung, weil sie sehr effizient zur Strahlungskiihlung des interstellaren Gases
beitragen. Entsprechend wichtig sind Beobachtungen dieser Emissionslinien, um den Wérme-
haushalt und die Temperaturstruktur des interstellaren Mediums zu verstehen. Detaillierte
Untersuchungen zeigen, daf§ die [CII] (158 pm) und [OI] (63 pm, 146 pm) Linien in hohem
Maf} in sogenannten Photodissoziationsregionen (photodissotiation region, PDR) durch den in
das interstellare Medium eindringende FUV-Strahlungsfluff (FUV: UV-Strahlung mit Photo-
nenenergien zwischen ~ 6 eV und 13.6 eV) angeregt werden. Diese Fern-Infrarotlinien kénnen
damit als Indikator fiir FUV-Strahlung verwendet werden, wobei mit einem geeigneten Modell
fiir die PDR eine Abschitzung des FUV-Strahlungsflufl vorgenommen werden kann. Aufer-
dem koénnen unter Beriicksichtigung der Wechselwirkung der Strahlung mit dem interstellaren
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Medium (,,Strahlungstransport“) und einem Modell der Linienemission aus der Linieninten-
sitit wichtige Informationen iiber das emittierende Gebiet wie die Elektronentemperatur, die
Séulendichte des emittierenden Gases oder die Wasserstoffdichte gewonnen werden.

Sowohl im nahen wie auch im mittleren Infrarot existieren mehrere Bereiche mit hoher
atmosphéirischer Transmission, sogenannte ,Fenster”, in denen mit geeigneten Instrumenten
von erdgebundenen Observatorien aus astronomische Beobachtungen erfolgreich durchgefiihrt
werden konnen. Im fernen Infrarot jedoch absorbiert vor allem Wasserdampf so breitbandig,
daf} in diesem Spektralbereich iiberhaupt keine solcher Transmissionsbinder auftreten. Folglich
betrigt die atmosphérische Absorption selbst von den besten Beobachtungsplitzen der Erden
iiber den gesamten Ferninfrarotbereich praktisch 100%. Beobachtungen in diesem Spektralbe-
reich kénnen damit nur von Plattformen aus durchgefithrt werden, die entweder in hohe Schich-
ten der Atmosphére aufsteigen, wie Ballons und Flugzeuge, oder besser noch die Erdatmosphére
ginzlich verlassen, wie Raketen oder Satelliten. Abbildung 1.1 zeigt einen Vergleich der atmo-
sphérischen Transmission auf dem Mauna Kea, einem der besten Teleskopstandorte der Welt,
und einem hochfliegenden Flugzeug wie dem SOFIA-Observatorium (siehe Abschnitt 1.3).

T
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Abbildung 1.1: Transmission der Erdatmosphdre fir einen erdgebundenen Beobachtungsstand-
ort (Mauna Kea) und ein in der unteren Stratosphdre fliegendes Flugzeug (SOFIA).

Sobald die Troposphére verlassen wird, befindet man sich oberhalb von etwa 99% des at-
mosphérischen Wasserdampfes. Obwohl der verbleibende Wasseranteil und andere absorbie-
rende Bestandteile der Erdatmosphére, vor allem Kohlendioxid, die Beobachtung immer noch
beeinflussen, kann man fiir ein in der unteren Stratosphére operierendes, flugzeuggestiitztes
Observatorium bereits eine mittlere atmosphérische Transmission von 60 - 80% in einem Wel-
lenlédngenbereich zwischen 30 - 200 pm erwarten. Wie jedoch aus der Ausschnittsvergrofierung
von Abbildung 1.1 ersichtlich ist, existiert in diesem Wellenléngenbereich auch in grofler Hohe
noch eine grofie Zahl von starken Wasser- Absorptionsbanden, die eine Beobachtung erschweren
oder sogar unmoglich machen kénnen.
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1.2 Die Entwicklung der flugzeuggestiitzten Astronomie

Der Bereich der flugzeuggestiitzten Astronomie ist wie die Infrarotastronomie selbst ein ver-
gleichsweise junger Forschungszweig. Bedingt ist dieser Umstand vor allem durch das Fehlen ge-
eigneter Infrarotdetektoren, die erst mit der Entwicklung ausreichend empfindlicher Bolometer
sowie der technischen Realisierung geeigneter Halbleitermaterialien wie Bleisulfid in der zwei-
ten Hélfte des zwanzigsten Jahrhunderts fiir astronomische Forschungszwecke zur Verfiigung
standen. Erst als die Entwicklung der Mitt- und Ferninfrarotdetektoren soweit fortgeschritten
war, dafl deren Einsatz auflerhalb der Troposphére sinnvoll erschien, konnte daran gedacht
werden, groflere Flugzeuge als Trigerplattformen fiir astronomische Teleskope umzuriisten. Bis
in die Sechzigerjahre hinein jedoch blieben ballongestiitzte Teleskope sowie der vereinzelte Ein-
satz von Forschungsraketen die einzigen zur Verfiigung stehenden Plattformen fiir kurzzeitige
Beobachtungsmissionen im Mitt- und Ferninfrarotbereich.

Erst 1965 wurde von G.P. Kuiper zum erste Mal eine flugzeuggestiitzte Infrarotmission fiir
astronomische Zwecke durchgefithrt. Durch Nahinfrarotbeobachtungen an Bord eines Convair
CV-990 Flugzeuges konnten erstmals relevante Aussagen iiber den Wassergehalt von Venus-
wolken gemacht werden (Kuiper & Forbes, 1967; Fink et al., 1972), wodurch der Vorteile der
flugzeuggestiitzten Astronomie klar aufgezeigt wurden. F. Low gelang es 1968 mit einem 30-
cm-Teleskop an Bord eines Ames Learjet die Ferninfrarotleuchtkraft der Planeten Jupiter und
Saturn (Aumann, Gillespie & Low, 1969) sowie mehrerer galaktischer und extragalaktischer
Quellen (Low & Aumann, 1970) zu bestimmen. Beide Flugzeuge waren jedoch noch keine aus-
gewiesenen Triagerflugzeuge fiir Infrarotmissionen und astronomische Beobachtungen fanden
nur vereinzelt statt.

Das erste dezidiert fiir den Einsatz als astronomische Beobachtungsplattform im Infrarot-
bereich ausgeriistete Flugzeug wurde 1974 in Betrieb gestellt. Dabei handelte es sich um das
,Kuiper Airborne Observatory“ (KAQO), einem Frachtflugzeug vom Typ Lockheed C-141 Star-
lifter. Ausgeriistet wurde das KAO mit einem zwischen Cockpit und Tragflichen montierten
91 cm-Spiegelteleskop, mit dem astronomische Beobachtung bis in eine Flughéhe von 12000 m
durchgefiihrt werden konnten. Bis zu seiner Auflerbetriebstellung 1995 war das KAO mehr als
20 Jahre im Einsatz, und stellt damit das bislang bei weitem erfolgreichste Flugzeugobser-
vatorium dar. Erst beinahe zehn Jahre spéiter, Mitte 2004 wird mit der Indienststellung des
KAO-Nachfolgers SOFIA wieder ein flugzeuggestiitztes Observatorium fiir Beobachtungen im
Infrarotbereich zur Verfiigung stehen.

1.3 Das SOFIA Observatorium

Das Stratospheric Observatory For Infrared Astronomy (SOFIA) wird Mitte 2004 seinen
Dienst im reguldren Beobachtungsbetrieb antreten und wird dann das leistungsfihigste in Be-
trieb befindliche Flugzeugobservatorium fiir astronomische Infrarotbeobachtungen darstellen.
SOFIA ist ein Grofiraumflugzeug des Typs Boeing 747 SP, das durch umfangreiche Modifika-
tionen zur Aufnahme eines 2.7 m-Nasmyth/Cassegrain Teleskop angepafit wird. SOFIA stellt
damit eine Beobachtungsplattform dar, auf der durch die im Vergleich zum KAO wesentlich
groflere Spiegelfliache ein viel besseres raumliches Auflosungsvermogen, sowie eine deutlich ge-
steigerte Empfindlichkeit zur Verfiigung stehen.

Urspriinglich sollte das Teleskop wie beim KAO zwischen Tragflichen und Cockpit an-
gebracht werden. Diese Variante stellte sich jedoch wegen der dazu notwendigen massiven
Umbauten im Steuersystem des Flugzeuges als zu aufwendig und nicht finanzierbar heraus.
Aus diesem Grund wird das Teleskop letztendlich zwischen Tragflichen und Heckpartie des
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Abbildung 1.2: Das SOFIA Flugzeug bei einem Testflug im Jahr 1997 vor der Modifikation.
Diejenige Stelle am Flugzeugrumpf an der sich spdter die Beobachtungsdffnung befinden wird
1st hier schwarz bemalt.

Flugzeuges montiert. Ein grofler Nachteil dieser Anordnung ist allerdings, daf3 die Teleskopoff-
nung hinter den Triebwerken liegt, so da} die Luft in unmittelbarer Umgebung zum Teleskop
mit diversen Verbrennungsprodukten wie Kohlenwasserstoffe, Kohlendioxid und Wasserdampf
kontaminiert wird. Durch umfangreiche stromungsdynamische Simulationen konnte aber mit
einiger Sicherheit nachgewiesen werden, dafl die astronomischen Beobachtungen davon nicht
merklich beeinfluf3t werden.

Abbildung 1.3 zeigt den internen Aufbau des hinteren Bereiches von SOFIA. Nahe dem
Flugzeugheck befindet sich der Teleskopraum, der im Beobachtungszustand zur Stratosphére
hin offen ist und mit der umgebenden Luft beziiglich Druck und Temperatur rasch einen Gleich-
gewichtszustand einnimmt. Abhingig von Flughthe und atmosphérischen Bedingungen ist da-
bei eine Teleskoptemperatur von etwa -50°C zu erwarten.

In einer Schottwand integriert befindet sich ein zweistufiges Luftlager, in dem der gesamte
Teleskopaufbau samt daran befestigten Instrumenten und allfilligen Gegengewichten gelagert
wird. Dadurch wird der Teleskopaufbau von den Bewegungen des Flugzeuges entkoppelt und
durch seine Eigentriagheit stabilisiert. Verbleibende Teleskopbewegungen werden durch hoch-
prazise Laserkreisel registriert und mit aktiven Stellelementen korrigiert. Die damit erreichbare
Pointingstabilitit betrdgt etwa 1.5 Bogensekunden. In Tabelle 1.1 sind die priméren Leistungs-
daten des SOFIA Flugzeuges zusammengefafit. Die optischen Eigenschaften des Teleskops wer-
den in Abschnitt 2.2.2 genauer beschrieben.

Insgesamt wurden neun Instrumente fiir den Einsatz als ,,First Light“-Instrumente auf
SOFIA ausgewéhlt, die nach deren Einsatzart in zwei Klassen unterteilt sind: , Facility“-
Instrumente werden vom Observatorium selbst betrieben und stehen damit sténdig fiir Be-
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Abbildung 1.3: Die Heckpartie von SOFIA mit dem Teleskopaufbau. Das Flugzeug ist mit dem
Bug links und dem Heck rechts dargestellt.

Flugzeugtyp Boeing 747 SP
Einsatzflughthe 41000 - 45000 ft
12500 - 14000 m
Nominelle Einsatzflugdauer 7.5 Std.
davon iiber 41000 ft >5 Std.
Geplante Beobachtungsfliige | ca. 160 pro Jahr
Geplante Einsatzdauer 25 Jahre

Tabelle 1.1: Die wichtigsten Leistungsmerkmale des SOFIA Flugzeuges.

obachtungen zur Verfiigung. ,, PI“(Principal Investigator)-Instrumente, zu denen auch FIFI LS
gehort, werden dagegen von einem externen Institut in Eigenverantwortung betrieben, wodurch
diese generell wesentlich leichter weiterentwickelt und ausgebaut werden kénnen, als das bei
Facility-Instrumenten moglich ist.

Die sieben von amerikanischer Seite finanzierten und konstruierten Instrumente umfassen
die beiden Nahinfrarot-Kameras FLITECAM (UCLA) und FORCAST (Cornell University),
das Nahinfrarot-Photometer zur Beobachtung von Sternbedeckungen HIPO (Lowell Obser-
vatory) sowie den Mittinfrarot-Spektrograph EXES (UTA), die Ferninfrarot-Kamera HAWC
(University of Chicago), das Submillimeter Heterodyn-Spektrometer CASIMIR (Caltech) und
das Submillimeter- und Ferninfrarot-Spektrometer SAFIRE (NASA/GSFC). Von deutscher
Seite aus wird das Heterodyn-Spektrometer GREAT (MPIfR Bonn und Universitit Koéln) und
das abbildenden Ferninfrarot-Spektrometer FIFI LS (MPE Garching) betrieben.

Durch die grofle Zahl unterschiedlicher Instrumententypen, die von breitbandigen Kameras
bis zu hochauflésenden Spektrometern reicht und den enormen Wellenléingenbereich von 5 pm
bis etwa 0.65 mm iiberdecken, wird es moglich sein, eine Vielzahl von astronomischen Teil-
gebieten zu bearbeiten. Die von den SOFIA-Instrumenten gesammelten Daten werden dabei
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sowohl hinsichtlich der hohen spektralen wie auch rdumlichen Auflésung, aber auch beziiglich
der in diesem Spektralbereich bislang unerreichten Empfindlichkeit einen wertvollen Beitrag
zur weiteren Entwicklung der Infrarotastronomie leisten.
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Kapitel 2

Das Ferninfrarot-Spektrometer
FIFI LS

2.1 Konzept und Spezifikation

Das abbildende Ferninfrarot-Linienspektrometer FIFI LS (Field-Imaging Far-Infrared Line
Spectrometer) ist eines von insgesamt neun Instrumenten, die bei den ersten Flugserien des
flugzeuggestiitzten Observatoriums SOFIA zum Einsatz kommen werden. Das Designkonzept
fiir FIFI LS wurde im Hinblick auf die bei Beobachtungen mit SOFIA zu erwartende Hohe der
Hintergrundstrahlung entwickelt, um eine groftmogliche Beobachtungseffizienz zu gewihrlei-
sten. Oft aber schlieflen sich viele der gewiinschten Eigenschaften eines Instrumentes gegenseitig
aus, so daf} in der Realitit generell ein ,, verniinftiger“ Kompromify gefunden werden muf}. Unter
diesem Aspekt wurden an das Design von FIFI LS folgende spezielle Anforderungen gestellt:

- Das Instrument soll Beobachtungen in einem Wellenldngenbereich von 42 - 210 ym ermog-
lichen. Dieser Wellenldngenbereich beinhaltet eine Vielzahl von astronomisch relevanter
Ferninfrarot-Linien wie zum Beispiel: [N III] (57 pm), [O I] (63 pm, 146 pm), [O III]
(52 pm, 88 pum) und [C II] (158 pm), sowie mehrere Molekiillinien von CO, HoO und HD.

- Das Instrument soll als abbildendes 3D-Linienspektrometer aufgebaut werden. Das heif}t,
gleichzeitig mit der zweidimensionalen Abbildung einer astronomischen Quelle soll fiir je-
des rdumliche Pixel gleichzeitig spektrale Information in einem begrenzten Bereich um
die gewahlte Spektrallinie gesammelt werden. Bei einer Beobachtung soll dabei ein Wel-
lenléingenbereich von ungefihr 1500 km/s iiberdeckt werden, damit selbst bei Objekten
mit hoher Geschwindigkeitsdispersion eine zuverlidssige Messung des Linienflules mit Be-
stimmung des Linienuntergrundes auf beiden Seiten der Linie gew&hrleistet ist.

- Das Spektrometer soll eine beugungsbegrenzte Abbildung der astronomischen Quelle lie-
fern. Bei einem Teleskopdurchmesser von 2.7 m und einem Wellenlingenband von 42 -
210 pm bedeutet das eine rdumliche Auflosung zwischen ~ 4" (bei 42 pym) und ~ 19"
(bei 210 pm)

2.1.1 Uberlegungen zum Design

Fiir die tatséchliche Realisierung des Instrumentes sind neben den grundlegenden Eigenschaf-
ten noch viele weitere Randbedingungen zu beachten, die entweder aus den speziellen Anfor-
derungen eines flugzeuggestiitzten Observatoriums oder aus instrumententechnischen Griinden
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folgen. Insbesonders die Tatsache, dafi SOFIA - anders als das Vorlduferobservatorium KAO
- als ziviles Flugzeug betrieben wird und somit auch jedes an Bord befindliche Instrument
entsprechend den Richtlinien der amerikanischen Flugaufsichtsbehorde FAA (Federal Aviation
Administration) fiir den Einsatz auf einem Linienflugzeug zugelassen werden muf}, bedingt eine
enorme Flut von Randbedingungen fiir die Konstruktion von FIFI LS, die nicht zuletzt auch
einen nicht unerheblichen Kostenfaktor darstellen. Neben diesen ,,behordlichen®“ Einschrankun-
gen ergeben sich auch aus allgemeingiiltigen, technischen Uberlegungen noch eine Reihe von
Bedingungen fiir die Entwicklung und Konstruktion des Instrumentes:

Weil kein Photoleitermaterial existiert, mit dem Detektoren gebaut werden kdnnen, die
in einem so weitem Wellenlingenbereich eine fiir effiziente Beobachtungen ausreichende
Quantenausbeute aufweisen, wurde der Beobachtungsbereich in zwei parallele Bander
unterteilt, die so aufgebaut sind, daf eine simultane und unabhingige Beobachtung in
den beiden Kanélen moglich ist. Das Instrument besteht somit aus einem kurzwelligen
(,blauen“) Spektrometer, das bei einer Wellenldnge von 42 - 110 pum arbeitet und einem
langwelligen (,,roten“) Spektrometer fiir die Wellenléingen von 110 - 210 pgm. Diese Un-
terteilung bedeutet zwar einen Mehraufwand bei der Konstruktion, bietet jedoch auch
einige Vorteile: Die Betriebssicherheit wird erhdht, weil selbst nach einem Totalausfall
eines Kanals mit dem verbleibenden Spektrometer die Beobachtung fortgesetzt werden
kann. Dieser Aspekt ist angesichts der nur in sehr begrenzter Zahl zur Verfiigung stehen-
den Beobachtungsfliige durchaus von Relevanz. Die gleichzeitige Beobachtung garantiert
auflerdem die Vergleichbarkeit der gewonnenen Daten, was bei Beobachtungen zu unter-
schiedlichen Zeitpunkten nicht notwendigerweise der Fall ist. Auflerdem ist damit kein
aufwendiger Umbau des Instrumentes notig, wenn wéhrend einer Flugserie die Beobach-
tungswellenléinge verindert werden soll.

Die optischen Komponenten beider parallelen Spektrometerkanéle sollen zumindest vom
Prinzip her moglichst identisch konstruiert werden. Dadurch 148t sich der Konstruktions-
aufwand erheblich senken, weil ganze Komponenten aus dem einen Kanal ohne gréflere
Anderungen in den anderen Kanal iibernommen werden koénnen.

Als Detektormaterial bietet sich mit Gallium dotiertes Germanium (Ge:Ga) an, das fiir
den Einsatz im langwelligen Band mechanischem Druck ausgesetzt wird, um dessen Emp-
findlichkeit bis zu den erforderlichen Wellenléingen auszudehnen. Wegen des daraus re-
sultierenden duflerst komplizierten Aufbaus der Detektoren (und auch wegen der hohen
Kosten des Detektormaterials) werden 25 x 16 Pixel als grofite zur Zeit technisch zu
realisierende Detektorgrofie angesehen.

Als abbildende optische Elemente ist der Einsatz von Spiegeloptiken sinnvoll. Refraktive
Elemente konnen zwar hergestellt werden, jedoch ist fiir den weiten Wellenldngenbe-
reich in dem das Instrument arbeitet keine zufriedenstellende Antireflexbeschichtung zu
realisieren. Der Vorteil bei der Verwendung von Aluminium sowohl als Spiegelmaterial
als auch als Material fiir die optische Bank ist aulerdem, dafl die gesamte Optik beim
Abkiihlen auf Arbeitstemperatur (4K) im gleichen Mafistab (homolog) kontrahiert und
dabei die Abbildungseigenschaften unverdndert erhalten bleiben.

Die geometrische Abbildungsqualitit des optischen Systems, insbesonders Bildschérfe
und Verzeichnungsfreiheit, muf} iiber den gesamten Detektor und bei allen Wellenléngen
so gut sein, daf} die durch die intrinsische Beugungsunschirfe verursachten Bildfehler nur
unwesentlich verschlechtert werden.
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- Um das optische System in dem zur Verfiigung stehenden Volumen unterzubringen, ist
eine mehrfache Faltung des Strahlenganges erforderlich.

- Zwischen den abbildenden Elementen muf} geniigend Platz zur Unterbringung von Aper-
turblenden, Filterhaltern, Streulichtblenden und diversen anderen optischen Komponen-
ten bleiben. Aulerdem ist darauf zu achten, dafl im Instrument ausreichender Raum fiir
diverse Antriebseinheiten und Durchfithrungen vorgesehen wird.

- Das Instrument mufl so gebaut werden, dafl es niemals aus dem vom Observatorium vor-
gegebenen sogenannten ,, Instrument Envelope“, also demjenigen Volumen, das bei allen
Elevationen und dem gesamten Schwenkbereich des Teleskops fiir das Instrument zur
Verfiigung steht, hinausragt. Auflerdem darf das Instrument das vom Betreiber vorge-
gebenen Limit sowohl fiir die Masse als auch die Schwerpunktslage nicht iiberschreiten,
was fiir ein relativ grofles Instrument wie FIFI LS bedeutet, dafl grole Anstrengungen
unternommen werden miissen, um das Gewicht des Instrumentes zu minimieren, ohne
dabei gleichzeitig Stabilitit zu opfern.

- Wihrend eines Fluges darf aus Sicherheitsgriinden nicht mit kryogenen Fliissigkeiten han-
tiert werden. Deshalb muf} die Haltezeit der Kiihlmittel (fliissiger Sickstoff und fliissiges
Helium) so bemessen sein, daf} ein gesamter Beobachtungsflug inklusive einer gewisser Si-
cherheitsreserve mit einer einzigen Kiihlmittelfiillung iiberbriickt werden kann. Fiir einen
Beobachtungsflug auf SOFIA wird eine Dauer von ungefihr 8 Stunden angestrebt.

Die Entwicklung und Konstruktion eines so komplexen Gerétes stellt nicht zuletzt auf
Grund der groflen Zahl an zu erfiillenden Nebenbedingungen und des massiven Einsatzes neuer
und bislang wenig erforschter Technologien ein nicht unerhebliches technisches und finanzielles
Risiko dar. Es wird deshalb besonderes Augenmerk auf eine langfristige und umfangreiche
Planungsarbeit gelegt, damit moglicherweise auftretende Probleme bereits in einem frithen
Stadium erkannt und durch entsprechende Mafinahmen gel6st werden kénnen.

Das in diesem Abschnitt umrissene Design stellen eine erste Ausbaustufe des Instrumentes
dar, wie es voraussichtlich Mitte 2004 ans Teleskop kommen soll. In einer nichsten Ausbaustufe
ist der Einsatz eines Si:Sb Detektor-Arrays geplant, mit dem der Arbeitsbereich des Instru-
mentes zu kiirzeren Wellenlingen bis 25 pm ausgedehnt wird. Die Detektoren befinden sich
allerdings noch in Entwicklung fiir das satellitengestiitzte Infrarotexperiment SIRTF, so dafl
die zeitliche Durchfiihrung dieser Ausbaustufe vor allem von der zukiinftigen Verfiigbarkeit die-
ser Photoleiter abhéingt. Als mogliche dritte Ausbaustufe wird der Einsatz von BIP (Blocked
Impurity Band) Detektor Arrays auf Galliumarsenid-Basis erwogen, die zur Zeit vom MPE in
Zusammenarbeit mit UC Berkeley und Fairfield University entwickelt werden. Der grofie Vorteil
dieses neuen Detektormaterials bestehen darin, dafl deren spektraler Empfindlichkeitsbereich
bis etwa 300 pm reicht, ohne dal mechanischen Druck auf das Material ausgeiibt werden mu#.
Durch den Wegfall der aufwendigen Mechanismen, die bei Ge:Ga den erforderlichen Druck
aufbringen, kénnen viel einfachere und wesentlich grolere Detektoren hergestellt werden. Diese
geplanten Erweiterungen in FIFI LS miissen bereits bei der Konstruktion beriicksichtigt wer-
den, um ein reibungsloses Aufriisten des Instrumentes ohne groBere Anderungen an der Optik
oder dem Kryostaten durchfithren zu kénnen.

2.1.2 Prinzip der abbildenden 3D-Spektroskopie

Die Struktur und Dynamik einer astronomischen Quelle kann im allgemeinen in einem sechs-
dimensionalen Parameterraum beschrieben werden: Drei Dimensionen fiir die Ortsinformation
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und weitere drei fiir die drei Geschwindigkeitskomponenten. Die Ableitung aller dieser Gréfien
aus einer oder mehreren Beobachtungen ist allerdings nur fiir sehr nahe oder sehr seltene ,,exo-
tische“ Quellen, zum Beispiel Doppelpulsare, méglich. Fiir die bei weitem grofite Zahl von
astronomischen Quellen sind nur drei der sechs Dimensionen einer direkten Messung zugéng-
lich: Die beiden rdumlichen Dimensionen des Bildfeldes und die Radialgeschwindigkeit, welche
sich als direkte Folge des Dopplereffektes in einer Wellenléngenverschiebung ausdriickt. Selbst
wenn man nicht an einer Messung der Radialgeschwindigkeit interessiert ist, oder diese aus
Mangel an spektralem Auflésungsvermdogen nicht durchfithren kann, ist die spektrale Informa-
tion fiir jeden Bildpunkte ein auBerordentlich niitzliches Instrument zum Studium der Natur
astronomischer Quellen. In jedem praktischen Spektrometer st6f8t man allerdings unweigerlich
auf das Problem, die drei zuginglichen Dimensionen, im weiteren als z, y und A bezeichnet,
auf einem zweidimensionalen Detektor abzubilden. Bei klassischen Spektroskopiemethoden wie
dem Spaltspektrometer oder dem Fabry-Perot Spektrometer wird dieses Problem ,, gel6st®, in-
dem nur eine geringere Anzahl von Dimensionen gleichzeitig beobachtet wird. Abbildung 2.1
zeigt eine Darstellung der Ebenen, die solche Systeme bei einer einzigen Beobachtung im z, ,
A-Raum abtasten.

y

L

Spaltspektrometer Fabry-Perot
Spektrometer

Abbildung 2.1: Prinzipielle Darstellung der Funktionsweise verschiedener klassischer Spektro-
metertypen im x,y,A-Raum

Trotz einer fehlenden Dimension werden diese Spektroskopiemethoden recht hiufig in astro-
nomischen Instrumenten eingesetzt, weil sie vergleichsweise einfach aufzubauen sind und durch
schrittweises Abtasten der fehlenden Dimension alle einer Messung zugénglichen Informationen
gemessen werden kénnen. Die Funktionsweise der Spektrometer in einem solchen Rasterbetrieb
ist in Abbildung 2.2 dargestellt.
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Spaltspektrometer Fabry-Perot
Spektrometer

Abbildung 2.2: Die klassischen Spektrometertypen im Rasterbetrieb. Bei einem Spaltspektrome-

ter erfolgt die Abtastung in eine raumliche, bei einem Fabry-Perot Spektrometer dagegen in die
spektrale Dimension.
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Da jedoch je nach Systemauflésung und gefordertem Wellenldngen- oder rdumlichen Bereich
unter Umstidnden eine betréichtliche Zahl von Einzelmessungen vorgenommen werden miissen,
wird die Beobachtungseffizienz des Instrumentes drastisch verringert. So muf} fiir das Aufneh-
men eines vollstindigen, dreidimensionalen ,,Datenkubus“ mit einem im Rastermodus verwen-
deten klassischen Spektrometer meist ein sehr langer Zeitraum veranschlagt werden. Wahrend
dieser Zeit kénnen sich aber die atmosphérischen Bedingungen deutlich dndern, wodurch die
jeweiligen Einzelmessungen unterschiedlich beeinflufit werden. Bei einem Spaltspektrometer im
Rasterbetrieb kommen zudem noch Fehler im Teleskoppointing hinzu, was zusétzliche systema-
tische Fehler in die gemessenen Daten einbringt. Die Ableitung eines homogenen Datenwiirfels
wird durch diese systematischen Fehlerquellen erheblich erschwert.

Diese Probleme kénnen umgangen werden, wenn das zweidimensionale Bildfeld durch einen
geeigneten Bildfeldzerleger in eine eindimensionale Struktur, den sogenannten ,,Pseudospalt®,
transformiert und danach mit einem klassischen dispergierenden Element, zum Beispiel einem
Beugungsgitter, spektral aufgespalten wird. In einem solchen System kann die zweite Dimension
des Detektors fiir die spektrale Information verwendet werden, wodurch die Aufnahme eines
vollstdndigen Datenwiirfels in einer einzigen Beobachtung moglich ist. Abbildung 2.3 zeigt den
Bereich den ein solches 3D-Spektrometer in einer Einzelbeobachtung abtasten kann.

3D - Spektrometer

Abbildung 2.3: Der Abtastbereich eines 3D-Spektrometers im z,y,A-Raum

Neben seiner offensichtlichen Stérke, einen vollstindigen Datenwiirfel in einer einzigen Mes-
sung erfassen zu konnen, bietet ein 3D-Spektrometer noch weitere Vorteile. Durch die gleich-
zeitige, parallele Datenaufnahme erhilt man, besonders wenn der Zustand der Atmosphére
groflen Schwankungen unterworfen ist, einen zuverldssigen und konsistenten Datensatz. Auch
das Problem des Teleskoppointings ist entscheidend entschérft, weil nicht mehr das absolute
Pointing, sondern nur mehr seine zeitliche Stabilitéit ausschlaggebend ist. Schlief8lich spielt im
Vergleich zu einem Spaltspektrometer auch die Positionierung des Objektes im Bildfeld des
Instrumentes eine eher untergeordnete Rolle, was speziell bei Quellen, deren Morphologie nicht
oder nur schlecht bekannt ist einen entscheidenden Vorteil darstellt.

2.1.3 Funktionsweise der Bildfeldzerleger

Ein attraktives System fiir einen Bildfeldzerleger ist zum Beispiel ein Biindel aus optischen
Fasern, welches flichenfiillend im Bildfeld angebracht wird und das Licht entlang eines Pseudo-
spaltes umordnet. Im Ferninfrarot kénnen allerdings, wie fiir viele andere Wellenlédngenbereiche
auch, wegen der ungiinstigen Transmissionseigenschaften gingiger Materialien (iiblicherweise
Glaser) keine funktionierenden optischen Fasern hergestellt werden. Bei diesen Wellenldngen
konnen nur Spiegelsysteme fiir den Aufbau von Bildfeldzerlegern eingesetzt werden. Ein verbrei-
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teter Aufbau fiir einen reflektiven Bildfeldzerleger besteht aus einem Stapel von gegeneinander
leicht verkippten Flachspiegeln (den sogenannten Slicerspiegeln), die in der Fokalebene des In-
strumentes angebracht sind und einem weiteren Satz von entlang einer Hyperbel angeordneten
Flachspiegeln. Der erste Spiegelstapel zerlegt das Bildfeld durch Reflektion in verschiedene
Raumrichtungen in einzelne Streifen, wihrend der zweite Spiegelsatz diese Streifen entlang
eines Pseudospaltes anordnet und aufgrund der Montierung entlang einer geeigneten Hyper-
bel zudem die individuellen Pupillen wiedervereinigt. Ein solcher Bildfeldzerleger wird unter
anderem in dem abbildenden Nahinfrarot-Spektrometer 3D (Weitzel et al., 1996) erfolgreich
eingesetzt. Im Ferninfrarotbereich hat diese Anordnung jedoch einige entscheidende Nachteile:
Der Bildfeldzerleger erzeugt keinen kontinuierlichen Pseudospalt weil die einzelnen Streifen am
Detektor in spektraler Richtung stufenférmig versetzt sind. Im nahinfraroten Bereich ist dieser
Effekt bedeutungslos, weil es nur eine relative Verschiebung der individuellen Spektren bedeu-
tet und die Detektoren in diesem Wellenldngenbereich geniigend Pixel aufweisen, um einen
ausreichend grofien Spektralbereich zu detektieren. Im ferninfraroten Bereich kénnen jedoch
keine Detektoren mit einer auch nur annihernd vergleichbaren Pixelanzahl hergestellt werden -
bei den Detektoren von FIFI LS stehen zum Beispiel nur 16 Pixel fiir die spektrale Information
zur Verfiigung, so dafl auch nur einen geringe Verschiebung der einzelnen Streifen ein spiirba-
rer Verlust an spektraler Information darstellt. Weil aufgrund der Energieerhaltung an jedem
Punkt des Strahlenganges das Produkt aus Strahlquerschnitt A und Raumwinkel © konstant
und dabei proportional zum Quadrat der Wellenldnge ist, wird der Bildfeldzerleger auflerdem
bei langen Wellenléngen sehr rasch unhandlich.

Aus diesen Griinden mufite im Ferninfrarot-Spektrometer FIFI LS der Aufbau der Bildfeld-
zerleger etwas abgewandelt werden: Fiir alle Komponenten im Bildfeldzerleger werden abbilden-
de Spiegeln verwendet, womit die Strahldivergenz nach der Zerlegung des Bildfeldes verringert
und damit das System kompakt gehalten wird. Zudem wird ein weiterer Spiegelsatz eingefiihrt,
der die individuellen Streifen entlang einer unversetzten Linie anordnet. Eine genaue Beschrei-
bung der einzelnen Spiegelgruppen ist im Abschnitt 2.2.4 zu finden.

Wie die Bildfeldzerleger fiir FIFI LS das 5 x 5 Pixel grofie Bildfeld in einen 25(+4) X
1 Pixel Pseudospalt anordnet ist in Abbildung 2.4 dargestellt. Die Bildfeldzerleger sind so
konstruiert, daf} die einzelnen Streifen nicht entlang einer ununterbrochenen Linie angeordnet
werden, sondern zwischen jedem Streifen ein Pixel frei bleibt. Dadurch wird ein Ubersprechen
von Bildinformation zwischen Pixeln verhindert, die nach dem Umordnen der Streifen zwar im
Pseudospalt, nicht jedoch im urspriinglichen Bildfeld nebeneinander liegen, wie es zum Beispiel
fiir die mit 1 und 11 markierten Pixel der Fall ist. Der Detektor ist dann so aufgebaut, dafl
zwischen jeweils fiinf Pixelreihen eine Reihe frei bleibt.

5 x 5 Pixel

Bildfeld
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b |
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25 (+4) x 1 Pixel Pseudospalt

Abbildung 2.4: Arbeitsweise eines Bildfeldzerlegers wie er in FIFI LS eingesetzt wird
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Die Effizienz der Bildfeldzerlegeroptik ist nicht gleich 100%. Licht geht vor allem aufgrund
folgender Effekte verloren:

- Die Breite der Slicerspiegel betrigt 3 mm, was speziell im langwelligen Spektrometer nur
einigen zehn Wellenléingen entspricht. Als direkte Folge davon schneidet der Slicerspie-
gel spiirbar in das Airy-Scheibchen wodurch in direkter Folge deutliche Beugungseffekte
hervorgerufen werden. Die Beugung an den Slicerspiegeln ruft im Strahlquerschnitt ausge-
dehnte Nebenmaxima senkrecht zu den Slicerspiegeln hervor, die dann in den nachfolgen-
den Spiegeln abgeschnitten werden und verloren gehen. Eine ausfiihrliche Beschreibung
der Beugungseffekte findet sich in Abschnitt 2.3.

- Die Slicerspiegel sind im Bezug zur Fokalebene geneigt, so dafl eigentlich nur der Mittel-
punkt des zentralen Slicerspiegels genau im Fokus liegt. Damit tritt an den Spiegelréindern
bedingt durch die Divergenz des Strahlenbiindels ein gewisser Lichtverlust ein. Dieser rein
geometrische Effekt ist allerdings im Vergleich zu den Beugungsverlusten vernachlissig-
bar.

2.1.4 Funktionsweise der Beugungsgitter
Gittergleichung

Ein Beugungsgitter besteht aus einer grofen Zahl von Gitterlinien, die in einem regelmifigen
Abstand d zueinander angeordnet sind. Fillt Licht auf eine solche Anordnung, so wird es an den
einzelnen Gitterlinie gebeugt, wobei fiir monochromatisches Licht der Wellenlinge A ein Satz
von diskreten Winkeln existiert, fiir welche die von allen Gitterlinien gebeugten Wellenfronten
in Phase zueinander sind und konstruktiv interferieren. Abbildung 2.5 zeigt einen vereinfachten
Ausschnitt aus einem solchen Beugungsgitter.
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Abbildung 2.5: Geometrie bei der Beugung einer ebenen Welle an einem Beugungsgitter.

In der nachfolgenden Betrachtung wird der Einfachheit halber ein Beugungsgitter betrach-
tet, dafl sich im Vakuum befinden soll. Zwei Punkte des Beugungsgitters im Abstand d werden
mit monochromatischem Licht in einem Winkel « zur Gitternormalen beleuchtet. Fiir eine im
Winkel 8 auslaufende Wellenfront betréigt die Differenz der zuriickzulegenden Strecke fiir die
am jeweiligen Gitterpunkt gebeugten Teilwellen:

As =dsina +dsin (2.1)
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Die Winkel werden dabei auf die Gitternormalen bezogen. Ihr Vorzeichen ist positiv, wenn sie
gegen den Uhrzeigersinn und negativ wenn sie im Uhrzeigersinn gemessen werden. Konstruk-
tive Interferenz zwischen den betrachteten Teilwellen tritt dann auf, wenn die Phasendifferenz
zwischen den Teilwellen Null beziehungsweise ein ganzzahliges Vielfaches von 27 ist, was genau
dann eintritt, wenn deren Wegunterschied ein ganzzahliges Vielfaches m der Wellenlinge ist.
Damit ergibt sich direkt die sogenannte Gittergleichung:

mA = d(sin « + sin 3) (2.2)

Fiir den Winkel der Beugungsmaxima gilt damit:

B(A) = arcsin (mTA — sina) (2.3)
Der ganzzahlige Wert m wird als Beugungsordnung bezeichnet. Ist m = 0, so ist die Gitter-
gleichung unabhiingig von A fir « = —f erfiillt. In diesem Fall findet also keine spektrale
Aufspaltung statt. Die nullte Beugungsordnung entspricht der Reflexion an einer spiegelnden
Oberfldche. Allgemein ist das Auftreten einer Beugungsordnung nur dann beobachtbar, wenn
die Gleichung;:

mA
=~
erfiillt ist, woraus direkt folgt, daf es fiir jedes Paar von A und d nur eine endliche Anzahl von
beobachtbaren Beugungsordnungen geben kann. Die nullte Beugungsordnung ist jedoch die
einzige Ordnung, die immer auftreten kann. Ist A/d < 1 wird die Anzahl der beobachtbaren
Beugungsordnungen sehr grof3.

sinal < 1 (2.4)

Uberlappende Beugungsordnungen

Ist fiir eine bestimmte Wellenlinge A die Gittergleichung in der Beugungsordnung m erfiillt,
so erfiillt auch Licht mit einer Wellenlinge von A/2 in der Beugungsordnung 2-m, A/3 in der
Ordnung 3-m usw. .. die Gittergleichung bei gleichem « und . Beleuchtet man also ein Gitter in
einer beliebigen Anordnung mit polychromatischem Licht, kénnen fiir viele Wellenléingen in der
selben Richtung Beugungsmaxima auftreten. Dieser Effekt ist von besonderer Bedeutung fiir
Beugungsgitter, die in hoher Ordnung betrieben werden, weil die Abfolge von ,,iiberlappenden
Beugungsordnungen“ mit gréfler werdendem m immer dichter wird. Der Wellenldngenbereich
fiir den in einer bestimmten Beugungsordnung gerade noch keine Uberlagerung von Licht aus
benachbarten Ordnungen eintritt, wird als freier Spektralbereich F\ bezeichnet. Betrachtet
man den Wellenldngenbereich A\; bis A; + A\, der in der Beugungsordnung m genau den freien
Spektralbereich umfassen soll, dann gilt die Beziehung:

Fy=A\= AL (2.5)

m]

Offensichtlich wird der freie Spektralbereich immer kleiner, je gréfier die Beugungsordnung
ist, in der ein Gitter betrieben wird. Der Effekt der iiberlappenden Beugungsordnungen tritt
grundsétzlich bei allen Beugungsgittern auf, bei denen mehr als eine Beugungsordnung existiert.
Von Bedeutung ist dieser Effekt, wenn fiir ein Gitterspektrometer ein Detektor verwendet wird,
dessen spektrale Empfindlichkeit sich {iber einen gréfleren Wellenléingenbereich erstreckt, als
einem freien Spektralbereich des Beugungsgitters entspricht. Um in diesem Fall eine Vieldeu-
tigkeit des Detektorsignals zu vermeiden, mufl das Licht aller stérenden Beugungsordnungen
durch eine geeignete Kombination von optischen Filtern eliminiert werden.
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Winkeldispersion, Aufl6sungsvermégen, Effizienz

Eine wichtige Grofle bei der Beschreibung eines Beugungsgitters ist dessen Winkeldispersion
dfB/dA\. Die Winkeldispersion ist eine differentielle Grofle, die angibt, um welchen Winkel df
die beiden Wellenldngen A und A + dA in einer bestimmten Ordnung m getrennt werden.
Den mathematischen Ausdruck fiir die Winkeldispersion erhélt man durch Differenzieren der
Gittergleichung. Unter der Annahme, dafl der Einfallswinkel « konstant bleibt gilt dann:

dg m

a dcos 8 (2:6)

Da die Grolen m, d, A\, o und g iiber die Gittergleichung miteinander verbunden sind, kann
des Verhiltnis m/d allerdings nicht unabhingig von den anderen Parametern gewahlt werden.
Substituiert man die Gittergleichung in Gleichung 2.6, so erhélt man :

df _ sina+sinf

d\  Acosf (2.7)

Fiir eine gegebene Wellenlédnge ist die Winkeldispersion also alleine eine Funktion des Einfalls-
winkels und des Beugungswinkels.

Eine ebenso wichtige Grofie ist das Auflosungsvermogen eines Beugungsgitters. Das Auflo-
sungsvermogen entspricht der minimalen Wellenldngendifferenz A\ zwischen zwei Wellenldngen
die ein Beugungsgitter gerade noch trennen kann und wird meist durch die dimensionslose Zahl

R angegeben:
A

= Ax
Fiir das theoretische Auflésungsvermogen eines ebenen, rechteckigen und voll ausgeleuchteten
Beugungsgitters gilt:

(2.8)

R=|m|-N (2.9)

Wobei N die Gesamtzahl der beleuchteten Gitterlinien ist. Das Auflésungsvermogen eines Git-
ters ist also keine Funktion der Gitterkonstante d, sondern hingt nur von der Anzahl der
beleuchteten Gitterlinien ab. Wird die Beugungsordnung m wieder mit der Gittergleichung
substituiert erhélt man die Gleichung:

L(sina + sin f3)
A

R = (2.10)
Dabei wurde der Ausdruck L = Nd fiir die Linge des (voll ausgeleuchteten) Beugungsgitters
verwendet. Das maximale Auflésungsvermégen wird erreicht wenn a = § = 90° ist. In diesem

Fall gilt:

2L
by
Die Bedingung a =  beschreibt einen wichtigen Spezialfall eines Gitterspektrometers, die so-
genannte ,Littrow“-Anordnung. In Littrow-Anordnung lduft der gebeugte Strahl entlang des
einlaufenden Strahls wieder zuriick. In diesem Fall kann die Kollimatoroptik gleichzeitig als
Kameraoptik verwendet werden, woraus ein vergleichsweise kompakter Aufbau mit einem Mi-
nimum an optischen Komponenten resultiert. Aus diesem Grund wurde die Littrow- Anordnung
auch fiir die Spektrometer von FIFI LS verwendet. Fiir die Littrow-Anordnung reduziert sich
die Gittergleichung (Gleichung 2.2) zu:

(2.11)

Rmax =

mA = 2dsin o (2.12)
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und der Ausdruck fiir die Winkeldispersion (Gleichung 2.7) zu:

% = %tanﬁ (2.13)

Ein wichtiges Qualitdtsmerkmal eines Beugungsgitters ist dessen Effizienz. Die Gittereffizi-
enz wird bei Beleuchtung des Gitters mit monochromatischem Licht meist durch den in einer
betrachteten Ordnung gebeugten Strahlungsflufl relativ zum Strahlungsflufl des einlaufenden
Lichts (absolute Effizienz) angegeben. Die Effizienz ist generell eine komplizierte Funktion
sehr vieler Parameter wie: Polarisation des einfallenden Lichts, Gitterkonstante, Rillenform,
Oberflichenbeschaffenheit, Gittermaterial sowie Beleuchtungs- und Beugungswinkel. Die ge-
naue Berechnung der Gittereffizienz verschliefit sich vor allem im Bereich langer Wellenléngen,
grofler Rillentiefe und niedriger Beugungsordnungen durch das Auftreten sogenannter Gitteran-
omalien der analytischen Berechnung. Solche Anomalien, die eine Abweichung der theoretisch
vorhergesagten von der tatséichlichen Effizienz darstellen, entstehen vor allem durch Resonanz-
effekte an der Gitteroberfliche, also einer direkten Wechselwirkung der gebeugten Strahlung
mit dem Material des Beugungsgitters und betreffen hauptsichlich die Polarisationsrichtung
senkrecht zu den Gitterlinien. Zuverldssige Aussagen iiber die zu erwartende Effizienz eines
Beugungsgitters konnen nur durch numerische Simulationen getroffen werden. Fiir die in FI-
FI LS eingesetzten Gitter wurden solche Simulationen durchgefiihrt, die Ergebnisse werden in
Abschnitt 2.2.4 beschrieben.

Trotz der komplizierten Abhéingigkeit von praktisch allen Gitterparametern und dem Auf-
treten von Anomalien konnen jedoch einige qualitative Aussagen iiber die Gittereffizienz eines
Beugungsgitters getroffen werden. In Abbildung 2.6 ist ein typischer Verlauf der Effizienz als
Funktion der Wellenlidnge in einer bestimmten Beugungsordnung dargestellt. Solche Kurven
stammen vor allem aus Effizienzmessungen an handelsiiblichen Beugungsgittern und sind ty-
pisch fiir Anwendungen bei denen die Wellenlénge zwar deutlich kleiner, aber immer noch von
der selben Groflenordnung wie die Gitterkonstante ist. Bemerkenswert an der Effizienzfunktion
ist das Auftreten eines definierten Maximums FE,,,, bei der sogenannten , Blaze“-Wellenldnge
Ap. Mit zunehmender Beugungsordnung verschiebt sich die Blaze-Wellenldnge unter Abnahme
der Maximaleffizienz zu immer kiirzeren Wellenldngen.

A

E max

Effizienz

m-1

»

AB Wellenlange

Abbildung 2.6: Vereinfachte Darstellung der Effizienz als Funktion der Wellenlinge in zwei
Beugungsordnungen m und m — 1.

Gitter mit dreiecksférmigen Rillen erreichen im Vergleich zu allen anderen Rillenformen in
einer bestimmten Ordnung absolut gesehen die hochsten Werte fiir E,,4, . In Abbildung 2.7
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ist ein kurzer Ausschnitt aus einem solchen Gitter mit dreiecksféormigen Rillen dargestellt.
Die Effizienz erreicht ihren Maximalwert, wenn fiir den einfallenden und den auslaufenden
Strahl die Bedingung fiir spiegelnde Reflexion an den Gitterfacetten, also wenn die Facetten-
normale den Winkel zwischen dem einfallenden und dem auslaufenden Strahl halbiert, erfiillt
ist. Durch geeignete Variation der Gitterparameter kann fiir alle @ und g3, die diese ,,Blaze“-
Bedingung erfiillen, die Wellenléinge maximaler Effizienz an die jeweiligen Erfordernisse eines
Spektrometers angepafit werden. Mit einem sauber gefertigten Gitter kann damit in niedriger
Beugungsordnung eine Effizienz von beinahe 100% erreicht werden.

Gebeugter
Strahl

Einlaufender
Strahl

Abbildung 2.7: Die Blaze-Bedingung bei einem Gitter mit dreiecksformigen Rillen. GN bezeich-
net die Gitternormale, FN die Facettennormale. ¢ ist der sogenannte Facettenwinkel, also der
Winkel zwischen Gitternormaler und Facettennormaler.

Gitterfehler

Jedes reale Gitter, mit welcher Methode es auch immer hergestellt wurde, weist gewisse Ferti-
gungstoleranzen auf, welche die gewiinschte Effizienz vermindern und den Streulichthintergrund
erhohen. Besonders stérend sind dabei periodische Fehler in den einzelnen Rillenpositionen, weil
diese ihrerseits ein Subgitter mit entsprechender Gitterkonstante darstellen. Ein solches Gitter
erzeugt bei Beleuchtung mit monochromatischem Licht neben den eigentlichen Beugungslinien
auch noch als ,,Geisterlinien“ bezeichnete Nebenlinien. Der spektrale Abstand der Geisterlini-
en von der Hauptlinie wird durch die Periode der Positionsfehler bestimmt. Langperiodische
Fehler, also Fehler, deren Periode viele Gitterlinien umfassen, erzeugen Geisterlinien, die dicht
an den Hauptlinien liegen. Solche Geisterlinien werden manchmal als , Rowland“-Geisterlinien
bezeichnet. Ist die Periodizitit exakt harmonisch, kann ein Ausdruck fiir die Intensitét solcher
Geisterlinien hergeleitet werden. Fiir das Intensitétsverhéiltnis der Rowland-Geisterlinie erster
Ordnung I=! und der korrespondierenden Hauptlinie Iy, gilt die Beziehung:

It <7TA sina) 2
=4 2.14
T X (2.14)

Wobei A die Amplitude des periodischen Fehlers bezeichnet. Weist zum Beispiel ein Beugungs-
gitter, das bei einer Wellenléinge von 40 ym und unter einem Einfallswinkel von 45° arbeiten
soll eine Fehleramplitude von nur 0.25 pm (A/160) auf, so betrigt die Intensitit dieser Gei-
sterlinie bereits 0.1% der Hauptlinie. Mit zunehmender Ordnung der Geisterlinie nimmt deren
Intensitét jedoch sehr rasch ab, so daff meist nur die Geisterlinien erster Ordnung eine Rolle
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spielen. Speziell aber fiir optische Gitter oder Anwendungen, bei denen nur eine sehr gerin-
ge Intensitit der Geisterlinien akzeptiert werden kann, erreicht der maximal zu tolerierende
periodische Fehler sehr rasch den Sub-Nanometer Bereich und damit die Grenzen jeder Art
der Gitterfertigung. Kurzperiodische Fehler, die pro Periode nur wenige Gitterlinien enthalten,
erzeugen sogenannte ,Lyman“-Geisterlinien, die in groflerem spektralen Abstand zur korre-
spondierenden Hauptlinie auftreten und deshalb auch wesentlich schwieriger zu identifizieren
sind als Rowland-Geisterlinien.

Zufillig verteilte Fehler in den Rillenpositionen, sei es in einem kleinen Bereich des Gitters,
oder iiber dessen gesamte Fliche verteilt, erzeugen sogenannte Satellitenlinien, die bei allen
Wellenléngen auftreten kénnen und in keiner bestimmten Beziehung zu den Hauptlinien stehen.
Ist die Zahl der abweichenden Gitterlinien sehr grof}, entstehen viel Satellitenlinien, die wegen
ihres spektralen Erscheinungsbildes auch als ,,Gras“ bezeichnet werden.

Alle Arten von Rillenfehlern wie: geometrische Fehler, schlecht definierte Kanten, ungerade
Linien, rauhe Oberflichen usw. fithren zu einer Verlagerung von Energie aus den Beugungsord-
nungen in , Streulicht“. Dabei wird der allgemeine Streulichthintergrund, den ein Beugungs-
gitter erzeugt, erhoht und gleichzeitig die Gittereffizienz verringert. Um den Wert eines Beu-
gungsgitters als dispergierendes Element in einem Spektrometer nicht zu vermindern, miissen
auch solche Fehler minimal gehalten werden. Die fiir die Beugungsgitter in FIFI LS geforderten
Fertigungstoleranzen sind in Abschnitt 2.2.4 aufgelistet.
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2.2 Optisches Design

Das folgende Kapitel beschreibt in mehreren Abschnitten den optischen Aufbau des Ferninfrarot-
Linienspektrometers FIFI LS. Wegen der Komplexitit des Instrumentes werden dabei zuerst
anhand eines Prinzipbildes die grundsétzlichen Komponenten vorgestellt und deren Aufgabe
erldutert. In den nachfolgenden Abschnitten werden dann die einzelnen Untereinheiten im De-
tail diskutiert. Fiir das Design der Optik wurde das Softwarepaket ZEMAX der Firma Focus
Software, Inc. verwendet, das insbesonders fiir die Simulation komplexer Spiegeloptiken mit
aufleraxialen Komponenten geeignet ist.

2.2.1 TUberblick

In Abbildung 2.8 ist der optische Aufbau des Instrumentes in Form eines Blockdiagrammes
dargestellt. Aus der im weiteren zu erliuternden Funktion der optischen Komponenten bietet
sich eine logische Gliederung in folgende Grundeinheiten an:

e Eingangsoptik

Langwelliges Spektrometer

Kurzwelliges Spektrometer

Kalibrationsoptik
e Nachfiithroptik

Die erste optische Komponente im Strahlengang ist ein justierbarer dichroitischer Strahl-
teiler, der die infrarote Strahlung ab einer Wellenlinge von rund 2 ym in das Spektrometer
reflektiert, den sichtbaren und nahinfraroten Teil des eintreffenden Lichts jedoch transmit-
tiert. Der transmittierte, kurzwellige Anteil wird von einer Linsenoptik auf eine unter dem
Instrument angebrachte CCD Kamera abgebildet und ermdoglicht eine prizise Nachfithrung
des Teleskops. Das in das Instrument reflektierte Strahlenbiindel tritt durch ein Polypropylen-
fenster in den evakuierten Kryostaten ein. Polypropylen wird deshalb verwendet, weil Fenster
damit einfach und billig herzustellen sind und das Material im gesamten fiir FIFI LS relevanten
Wellenlangenbereich sehr gute Transmissionseigenschaften aufweist. Die Eingangsoptik (siehe
Abschnitt 2.2.3) besteht aus einem Bildfeldderotator (,,K-Spiegel“) und einer einfachen abbil-
denden Optik, die den eintreffenden Strahl mit einen Offnungsverhéltnis von f/20 refokussiert.
Ein weiterer dichroitischer Strahlteiler spaltet das Licht wieder in einen kurzwelligen, reflek-
tierten und in einen langwelligen, transmittierten Teil auf und stellt damit die Trennstelle fiir
das kurzwellige und das langwellige Band des Instrumentes dar.

Die beiden nachfolgenden Spektrometer sind vom Prinzip her gleich aufgebaut, wobei je-
doch im kurzwelligen Spektrometer das Bild auf dem Bildfeldzerleger durch die Relaissoptik
zuerst um einen Faktor zwei vergrofiert wird. In den Spektrometern wird das Bild der astro-
nomischen Quelle von den Bildfeldzerlegern (siehe Abschnitt 2.1.3) in fiinf Streifen zerlegt
und entlang einer kontinuierlichen Linie wieder neu angeordnet. Da aus Platzgriinden keine
quadratischen Gitter verwendet werden kénnen und fiir das Auflésungsvermogen eines Gitter-
spektrometers (siche Abschnitt 2.1.4) ohnehin nur die Anzahl der beleuchteten Gitterlinien,
nicht aber die Gitterbreite ausschlaggebend ist, wurden die Beugungsgitter ohne Einbuflen an
Auflésungsvermogen rechteckig mit einer Kantenlinge von 320 x 85 mm gefertigt. Diese Ab-
weichung von der quadratischen Grundform macht allerdings eine anamorphotische Kollima-
toroptik notwendig, welche das Strahlenbiindel mit unterschiedlicher Vergréflerung entlang der
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Abbildung 2.8: Prinzipielle Darstellung der optischen Komponenten von FIFI LS.

beiden Hauptachsen auf das Gitter kollimiert. Da die Spektrometer annéhernd in Littrowan-
ordnung aufgebaut sind, lauft die Infrarotstrahlung nach der spektralen Aufspaltung durch die
Beugungsgitter wieder riickwérts durch die selbe Kollimatoroptik, wobei die Anamorphie des
Strahlenbiindels wieder aufgehoben wird. Durch eine ebenfalls anamorphotische Abbildungs-
optik (siehe Abschnitt 2.2.4) wird der Strahl schliefllich aus dem Spektrometer ausgekoppelt
und im jeweils fiir die rdumliche und spektrale Richtung richtigen Maflstab auf den Detektor
abgebildet.

Um eine interne Kalibrierung beziiglich der relativen Empfindlichkeit der Einzeldetektoren
(,,Flatfielding“) durchfiihren zu kénnen, kénnen die Spektrometer iiber einen Klappspiegel mit
der gechoppten Kontinuumsstrahlung einer Kalibrationsquelle beleuchtet werden. Diese Quelle
ist dabei so in der Kalibrationsoptik angeordnet, daf alle individuellen Detektoren die gleiche
Beleuchtung erfahren.

2.2.2 Das SOFIA Teleskop

Das SOFIA Teleskop ist in Nasmyth/Cassegrain Konfiguration mit einer Offnung von f/19.6
aufgebaut und kann in einer Elevation von 20° bis 60° bewegt werden. Der Vorteil der Nas-
myth Anordnung besteht darin, dafi der Teleskopfokus in einigem Abstand seitlich neben dem
Teleskop liegt, wodurch der Einbau des Teleskops in ein Flugzeug, bei dem der Strahl durch
Druckbarrieren gefithrt werden muf}, ohne zusétzliche optische Komponenten vergleichsweise
leicht moglich ist. Ein Vermeiden zusétzlicher Komponenten im Strahlengang ist deshalb be-
sonders wichtig, weil sich das Teleskop auf Stratosphirentemperatur befindet und damit durch
seine thermische Emission stark zum Ferninfrarothintergrund beitrigt.

Der Durchmesser des aus Zerodur gefertigten, parabolischen Primérspiegels betrigt 2.705 m,
wobei jedoch die optische Fliache nicht iiber den gesamten Durchmesser entsprechend der Spe-
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Abbildung 2.9: Optisches Layout des Nasmyth/Cassegrain-Teleskops von SOFIA.

zifikationen poliert werden kann und damit nur eine kleinere Apertur (> 2.5 m, je nach Po-
lierprozeB) effektiv zur Verfiigung steht. Das Teleskop ist so ausgelegt, dafl der aus Silizium-
karbid gefertigte hyperbolische Sekundirspiegel die Eintrittspupille des Systems darstellt. Der
Sekundarspiegel ist auflerdem mechanisch so aufgebaut, dafl er sowohl die Fokussierung des
Teleskops als auch ein Choppen des beobachteten Bildes am Himmel ermoglicht.

Das unvignettierte Bildfeld des Teleskops betréigt ca. 8 Bogenminuten, wobei in alle Rich-
tungen eine Choppbewegung mit einer Amplitude von bis zu + 5 Bogenminuten moglich ist,
ohne eine Vignettierung des Bildfeld in Kauf zu nehmen. Alle unvignettierten Feldpunkte lie-
gen damit innerhalb eines Kreises mit 18 Bogenminuten Durchmesser (Abbildung 2.10). Das
,Choppen*“ ist ein gingiges Verfahren, um ein schwaches astronomisches Signal von einem Hin-
tergrundsignal, das in der Infrarotastronomie um viele Gréfenordnungen stérker sein kann, zu
trennen. Dabei werden jeweils abwechselnd die astronomische Quelle und ein Himmelsbereich
abseits der Quelle, in dem theoretisch nur die Hintergrundstrahlung gemessen wird, beobachtet.
Das astronomische Signal kann dann aus den Rohdaten durch Subtraktion der beiden Signale
gewonnen werden. Besonders wichtig ist dabei allerdings eine homogene Temperaturvertei-
lung iiber den gesamten Primérspiegel, weil ansonsten das gemessene Signal eine Funktion der
Chopperstellung ist und eine fehlerfreie Hintergrundsubtraktion sehr erschwert wird.

Die letzten optischen Elemente des Teleskops sind ein flacher dichroitischer Strahlteiler, der
fiir den Infrarotanteil der einfallenden Strahlung den Tertidrspiegel darstellt und ein einfacher
Planspiegel, der das sichtbare Licht etwas unterhalb des Infrarotstrahls (siehe Abbildung 2.9)
entlang des Nasmythtubus zu einer der teleskopinternen Nachfithrkameras, dem ,,Focal Plane
Imager“ (siche Abschnitt 2.2.6), reflektiert. Wahlweise kann der dichroitische Strahlteiler auch
durch einen Spiegel ersetzt und das Teleskop durch ein instrumenteneigenes Nachfiihrsystem
gesteuert werden. Bis auf diesen dichroitische Strahlteiler sind die Komponenten des Tele-
skops so ausgelegt, daff auf SOFIA astronomische Beobachtungen im Wellenlingenbereich von
0.3 pm bis 1600 pgm durchgefithrt werden kénnen, ohne zusétzliche optische Teile auswechseln
zu miissen.

Zur Charakterisierung von optischen Systemen, deren Auflésungsvermoégen nahe an der
Beugungsgrenze liegt, wird hiufig die sogenannte Strehl-Zahl (,,Strehl ratio“) verwendet. Diese
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Abbildung 2.10: Unvignettiertes Bildfeld des SOFIA Teleskops.

Zahl vergleicht die Maximumsintensitit einer aberrationsfreien, beugungsbegrenzten Abbil-
dung [;geq; mit der real erreichten Maximumsintensitit ., bei der Abbildung einer Punkt-
quelle, wobei gilt:

SR = lideal 4 (2.15)

Ireal

Allgemein gilt ein System als beugungsbegrenzt, wenn SR > 0.8. Die berechnete Strehl-Zahl
des SOFTA Teleskops fiir die Abbildung eines um 4 Bogenminuten aufleraxialen Feldpunktes
bei einer Wellenldnge von 633 nm (HeNe-Laser) betragt 0.84, womit die optische Qualitit des
Teleskops ausreicht, um selbst bei sichtbaren Wellenléngen eine beugungsbegrenzte Abbildung
zu erzeugen. Die wichtigsten Parameter des SOFIA Teleskops sind in Tabelle 2.1 noch einmal
zusammengefaft.

Das SOFIA Teleskop

Typ Nasmyth/Cassegrain
Hauptspiegeldurchmesser 2.705 m
Nominelle Brennweite 49140.9 mm
Offnungsverhiltnis £/19.6
Gesichtsfeld > 8 Bogenminuten
Spektraler Arbeitsbereich 0.3 pm - 1600 pm
Elevationsbereich 20 - 60°
Optische Qualitit

Strehl-Zahl (4’ auferaxial, 633nm) 0.84
Bildfeldkriimmung ca. 415 mm

Tabelle 2.1: Die wichtigsten Parameter des SOFIA Teleskops.
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2.2.3 Die Eingangsoptik

Die Aufgabe der Eingangsoptik ist es, das in das Instrument reflektierte Strahlenbiindel fiir die
abbildenden Spektrometer aufzubereiten. Um die speziell bei langen Integrationszeiten auftre-
tende Rotation des Bildes zu kompensieren, wird ein drehbarer K-Spiegel als Bildfeldderotator
eingesetzt. Er ist so aufgebaut, dafl die erste Spiegelfliche im Teleskopfokus zu liegen kommt.
Der K-Spiegel besteht aus einem Prismenspiegel (E1 und E3) und einem Planspiegel (E2), die
so angeordnet sind, dafl bei einer Drehung der Spiegelgruppe um einen Winkel o das Bild-
feld um den Winkel 2a gedreht wird. Mit dieser Drehung kann die scheinbare Rotation eines
beobachteten Objektes kompensiert und ein feststehendes Bild auf den Detektoren erreicht
werden.

Dichroitischer
Strahlteiler

Abbildung 2.11: Der Strahlengang in der Eingangsoptik. Wie bei allen nachfolgenden Abbildun-
gen der einzelnen Untergruppen von FIFI LS sind die jeweils besprochenen optischen Elemente
durch dicke Linien hervorgehoben. Die Beschreibung erfolgt im Text.

Die zweite wesentliche Aufgabe der Eingangsoptik ist es, den nach dem Teleskopfokus
divergierenden Strahl durch einen abbildenden Ellipsoidspiegel (E5) mit dem richtigen Ab-
bildungsmafistab auf den ersten Spiegelstapel der Bildfeldzerleger zu refokussieren. Eine der
wesentlichen Anforderungen, die an das Instrument gestellt werden, ist die Moglichkeit zur
beugungsbegrenzten Beobachtung (bezogen auf eine mittlere Wellenléinge). Fiir das kurzwelli-
ge Band wird dabei eine mittlere Wellenléinge von ~ 90 pm und fiir das langwellige Band von
~ 160 pym angenommen. Geméfl dem Rayleigh-Kriterium gelten zwei Punktquellen als gerade
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noch aufgelost, wenn das Hauptmaximum des Airy-Scheibchen der ersten Abbildung mit dem
ersten Minimum der zweiten Abbildung zusammenfillt. Fiir ein Teleskop mit einem Haupt-
spiegeldurchmesser D folgt daraus, daf} bei einer Wellenléinge A\ zwei Punktquellen gerade noch
aufgelost werden konnen, wenn fiir deren Winkelabstand gilt:

A
=122. — 2.
w ) (2.16)

Fiir das SOFIA Teleskop erhilt man daraus ein theoretisches Auflésungsvermogen von 9”
bei 90 um und 16” bei 160 pm. Das Nyquist-Sampling-Theorem (zB. Press et al., 1994) verlangt
nun mindestens zwei Abtastpunkte (in unserem Fall Pixel) pro raumlichem Auflésungselement,
was 4" pro Pixel (kurzwellige Band) und 8" pro Pixel (langwelliges Band) entspriiche. Bedingt
durch die Funktionsweise der Bildfeldzerleger sind die geometrischen Dimensionen der ein-
zelnen Slicerspiegel durch die Pixelgrofie festgelegt. In der Abbildung eines Slicerspiegels auf
dem Detektor entspricht die Spiegelbreite ndmlich genau einem Pixel. Werden die Pixel also
tatséchlich so klein gewihlt, wie es das Nyquist-Sampling-Theorem verlangt, werden die Sli-
cerspiegel so schmal, daf} sie sehr tief in das Airy-Scheibchen einschneiden und durch die damit
bedingten Beugungseffekt iiberproportional viel Licht in der nachfolgenden Optik verloren geht
(siehe dazu Kapitel 2.3). Als Kompromif§ kann man die Pixelgrole um einen Faktor n grofier
wihlen, wenn bei der Beobachtung mehrere um einen Faktor n/2 raumlich verschobene Bilder
aufgenommen werden. Bei der Datenreduktion besteht dann die M6glichkeit, durch numerische
Dekonvolution ein Bild mit der theoretischen Auflésung zu rekonstruieren. Aus Erfahrungen
mit gingigen Dekonvolutionsalgorythmen wie zum Beispiel der Maximum-Entropie Methode
(Frieden, 1972; Gull & Skilling, 1983; Nikola, 1997) wurde der Faktor n eher konservativ mit
~ 1.5 angesetzt. Der Abbildungsmafistab wurde damit schlie8lich so gewihlt, dafy im langwel-
ligen Band 12” und im kurzwelligen Band 6” einem Detektorpixel entsprechen.

Die Eingangsoptik erzeugt ein reelles Bild des Teleskop-Sekundérspiegels genau an der Stel-
le, an der der Strahl durch die optische Platte in den mit fliissigem Helium gekiihlten Bereich
des Instrumentes (siche Abschnitt 2.6.2) eintritt. Diese Pupille stellt die Aperturblende des In-
strumentes dar, welche dafiir sorgt, daB nur Lichtstrahlen, die im richtigen Offnungsverhéltnis
vom Teleskop kommen, den Detektor erreichen. Damit wird verhindert, dafl Umgebungsstrah-
lung seitlich in den Strahlengang eindringt und auf direktem Weg zu den Detektoren gelangt.
Fiir die korrekte Funktion der Aperturblende miissen jedoch besonders hohe Anforderungen
an die Qualitdt des Pupillenbildes gestellt werden.

10mm

Abbildung 2.12: Die simulierte Pupille nach erfolgter Refokussierung am Ort der Aperturblen-
de. Der geometrische Durchmesser der Pupille betrigt 17.6 mm bei einem Offnungsverhdiltnis

von f/20.
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Schliefllich mufl der Strahlengang in der Eingangsoptik noch gefaltet werden, damit er
rdumlich im zur Verfiigung stehenden Volumen untergebracht werden kann. Dazu befinden
sich vor und nach dem abbildenden Spiegel zwei ebene Faltspiegel (E4 und E6), die gemeinsam
mit E5 die sogenannte ,, Periskopoptik® bilden.

2.2.4 Die Spektrometer

Das eigentliche Kernstiick von FIFI LS bilden die beiden parallelen Spektrometer, die vom
Prinzip her vollig gleich aufgebaut sind. Jeder Spektrometerkanal, im folgenden als , kurzwel-
liger” und ,langwelliger“ Kanal bezeichnet, besteht aus jeweils vier Hauptkomponenten:

Bildfeldzerleger

Kollimator

e Beugungsgitter
e Ausgangsoptik

Die Eingangsoptik ist so ausgelegt, daf sie direkt und ohne zusétzliche optische Kompo-
nenten ein reelles Bild der astronomischen Quelle auf dem Stapel aus fiinf Slicerspiegeln (R2a
- R2e) des langwelligen Bildfeldzerlegers erzeugt. Weil im kurzwelligen Spektrometer der Ab-
bildungsmafstab aber doppelt so grof} ist wie im langwelligen Spektrometer, muf} in diesem
Fall das Bild der Quelle durch eine zusétzliche VergroBerungsoptik (,,Relaisoptik®) entspre-
chend vergroflert auf die Slicerspiegel abgebildet werden. Die Relaisoptik besteht aus einem
Flachspiegel (M1) und zwei abbildenden Spiegel (M2 und M3), die so angeordnet sind, daf sie
die gleichen optischen Verhiltnisse herstellen wie im langwelligen Spektrometer. Sie erzeugen
also neben der vergrofierten Abbildung auf den Slicerspiegeln ein Bild der Pupille im selben
Abstand vor den Slicerspiegeln wie im langwelligen Spektrometer. Dadurch kann der nach-
folgende Bildfeldzerleger beinahe identisch aus dem langwelligen Band iibernommen und die
auflerordentlich aufwendige Neuoptimierung seiner vielen optischen Komponenten vermieden
werden.

Da die einzelnen Komponenten der beide Spektrometer zwar analog aufgebaut sind, sich
jedoch im Detail entsprechend den unterschiedlichen Anforderungen in den beiden Bénder
unterscheiden, werden sie in den nachfolgenden Abschnitten jeweils separat behandelt. Dazu
wird ein lokales Strahlkoordinatensystem eingefiihrt, das sich auf die jeweiligen Beugungsgitter
bezieht. In diesem Koordinatensystem weist die z-Achse entlang der Strahlrichtung, die x-Achse
in die Richtung parallel zu den Gitterlinien, also entlang der Gitterbreite und die y-Achse die
Richtung normal dazu, also parallel zur Gitterldnge.

Die Bildfeldzerleger

Aufgabe der Bildfeldzerleger ist es wie in Abschnitt 2.1.3 beschrieben, das zweidimensionale
Bildfeld in fiinf Abschnitte (,,Slices) zu unterteilen und diese entlang eines quasi-eindimen-
sionalen , Pseudospaltes* anzuordnen. Diese Umordnung wird durch eine Abfolge von jeweils
fiinf Slicerspiegeln, Fangspiegeln und Spaltspiegeln erreicht (Abbildung 2.14). Die individuellen
Slicerspiegel (R2a - R2e beziehungsweise B2a - B2e) befinden sich im Fokus des Instrumen-
tes und sind um ihrer Querachse verdreht, wodurch das Strahlenbiindel rdumlich aufgefichert
und das zweidimensionale Bild in fiinf einzelne Streifen aufgespalten wird. Ein Anordnung von
fiinf Fangspiegeln (R3a - R3e beziehungsweise B3a - B3e) refokussiert die einzelnen Streifen
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Dichroitischer
Strahlteiler

Abbildung 2.13: Dreidimensionale Darstellung der beiden Spektrometerkandgle. Das langwelli-
ge Spektrometer befindet sich in der Abbildung links oben, das kurzwellige rechts unten. Der
Ubersichtlichkeit wegen sind im Fall der beiden Bildfeldzerleger nur die zentralen Spiegel (R2a,
R3a, R4a und B2a, B3a, Bja) dargestellt.

in einer gemeinsamen Ebene und ordnet sie entlang einer Linie neu an. Damit die Fangspiegel
moglichst einfach innerhalb einer Ebene montiert werden kénnen, miissen die einzelnen Sli-
cerspiegel nicht nur um ihre Querachse, sondern zusétzlich um einen kleineren Winkel entlang
ihrer Langsachse gekippt werden. Fiinf Spaltspiegel (R4a - R4e beziehungsweise Bda - Bde)
rekombiniert schlieffilich die individuellen Pupillen und erzeugen ein virtuelles Bild dieser re-
kombinierten Pupille. Die einzelnen Streifen bilden dann einen optisch praktisch nicht mehr
von einem einzigen Spalt zu unterscheidenden Pseudospalt, der direkt als Eintrittsspalt des
Gitterspektrometers verwendet werden kann.

Aus Abbildung 2.15 ist ersichtlich, dafi die einzelnen Abschnitte nicht entlang eines kon-
tinuierlichen Spaltes angeordnet werden, sondern dafl jeweils ein Zwischenraum, der auf dem
Detektor einem Pixel entspricht, freigelassen wird. Mit dieser in Abschnitt 2.1.3 beschriebenen
Mafnahme wird ein Ubersprechen von raumlicher Information aus den Randbereichen des ur-
spriinglichen Bildfeldes verhindert. Auflerdem erfolgt die Umordnung des Bildfeldes nicht etwa
entlang einer Geraden, sondern entlang einer deutlich gekriimmten Linie. Dieses Verhalten re-
sultiert aus dem geometrischen Aufbau der Bildfeldzerleger weil der Strahl an mehreren Stellen
im Bildfeldzerleger gleichzeitig um zwei Achsen verkippt reflektiert wird, was optisch einer Dre-
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Slicerspiegel

Faltspiegel

Abbildung 2.14: Der dreidimensionale Aufbau des Bildfeldzerleger im langwelligen Kanal. Der
Ubersichtlichkeit halber ist nur der Strahlengang durch den zentralen Teil des Bildfeldzerlegers
dargestellt. Der Aufbau des Bildfeldzerlegers im kurzwelligen Kanal entspricht bis auf leicht
unterschiedliche Ablenkwinkel dem des langwelligen Bildfeldzerlegers.

hung des Bildfeldes um die Strahlrichtung entspricht. Weil die Beugungsgitter gegen den Strahl
verkippt betrieben werden, erzeugen auch die Spektrometer selbst eine Verzerrung des Strahl-
querschnitts, der einer wellenldngenabhingigen Spaltkriimmung entspricht. Bei der Konstruk-
tion der Bildfeldzerleger konnen die zur Verfiigung stehenden Freiheitsgrade nun so ausgeniitzt
werden, daf} die von den Bildfeldzerlegern eingefiihrte Spaltkriimmung von den Spektrometern
wieder genau aufgehoben wird. In einem solchen System wird somit der Austrittsspalt zumin-
dest bei einer Wellenléinge ungekriimmt auf die Detektoren abgebildet. Die Bildfeldzerleger
sind geometrisch so ausgelegt, dafl sie im kurzwelligen Band in zweiter Beugungsordnung bei
~ 62 pm und im langwelligen Band bei ~ 160 um die durch das Beugungsgitter hervorgerufene
Spaltkriimmung genau aufheben (siehe auch Abbildung 2.20).

Optisch sind die Bildfeldzerleger so konstruiert, dafl die Slicerspiegel ein Bild der Pupille
auf den Fangspiegeln und die Fangspiegel wiederum ein Bild des Fokus auf den Spaltspiegeln
erzeugen. Dadurch wird das Design des optischen Aufbaus stark erleichtert, weil eine Entkopp-
lung der einzelnen Spiegel erreicht wird und das System von Spiegelgruppe zu Spiegelgruppe
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Langwelliger Kanal:

Kurzwelliger Kanal:

. 10 mm |
I 1

Abbildung 2.15: Das Ergebnis einer Ray-Tracing Simulation: Das Bildfeld nach dessen Umord-
nung entlang eines Pseudospalt fiir den langwelligen Kanal (oben) und den kurzwelligen Kanal
(unten).

optimiert werden kann. Da an dieser Stelle des Instrumentes vor allem die Qualitidt des Fokus
von Interesse ist und weniger die Qualitit der Pupille, die durch Beugungseffekte ohnehin noch
wesentlich verschlechtert wird, konnen fiir diejenigen Spiegel, die eine Pupille erzeugen, also
Slicerspiegel und Spaltspiegel, einfache Kugelspiegel verwendet werden. Fiir die Fangspiegel,
die den Strahl auf die Spaltspiegel fokussieren, miiiten dagegen strenggenommen aufleraxiale
Ellipsoide als Spiegeloberflichen gewédhlt werden. Die Simulation der Bildqualitit mittels Ray-
Tracing zeigt jedoch, dafl wesentlich einfachere toroidale Spiegel ausreichen, um die geforderte
Abbildungsqualitit zu erreichen.

Die Kollimatoren

Nachdem die Bildfeldzerlegeroptik aus dem 2-dimensionalen Feld einen Pseudospalt erzeugt
hat, wird die von den Spaltspiegeln rekombinierte Pupille mit einer Anordnung aus zwei ana-
morphotischen Kollimatoren auf das Beugungsgitter abgebildet. Das anamorphotische Abbil-
dungsverhiltnis wurde so gewahlt, dafl die Beugungsgitter bei der langsten Arbeitswellenlinge
- also dem grofiten Kippwinkel der Gitter - voll ausgeleuchtet sind. Die beiden Gitter selbst
werden annéhernd in Littrow-Anordnung (sieche Abschnitt 2.1.4) betrieben. Die ideale Littrow-
Anordnung, bei der das Strahlenbiindel nach der Beugung am Gitter exakt in die Richtung
des einlaufenden Strahls zuriickfillt ist natiirlich fiir ein reales optisches System nicht zu ver-
wirklichen, weil dann entweder der Detektor oder der Ausblendspiegel den einlaufenden Strahl
blockieren wiirde. Deshalb wurden die Spektrometer so aufgebaut, dafl der Winkel zwischen
dem ein- und dem auslaufenden Strahl ca. 1.8° betrigt. Damit ergibt sich in einer Entfer-
nung von 1200 mm vom Gitter ein Abstand von 38 mm zwischen den Strahlen, was gerade
ausreicht, um den auslaufenden, in spektraler Richtung aufgespaltenen Infrarotstrahl aus dem
Spektrometer auszukoppeln.

Im langwelligen Kanal wird der divergierende Strahl nach der Bildung des Pseudo-Ein-
gangsspaltes durch den ersten Kollimator (R6) zunéchst in x-Richtung kollimiert, wihrend er
in die Richtung normal dazu mit unverindertem Offnungsverhiltnis vorliufig weiter divergiert.
Erreicht wird dieses Verhalten durch eine verallgemeinerte zylindrische Spiegeloberfliache, die in
x-Richtung eine aufieraxiale Parabel, in y-Richtung dagegen flach ist. Kollimator B (R7) kolli-
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miert den Strahl schliefllich auch y-Richtung, ohne jedoch das Strahlenbiindel in x-Richtung zu
verindern, was wiederum durch eine toroidale Oberfliche erreicht wird, die jedoch im Gegen-
satz zur Oberfliche von Kollimator A in x-Richtung flach und in y-Richtung eine aufleraxiale
Parabel ist. Abbildung 2.16 zeigt eine getreckte Darstellung des Kollimationsstrahlenganges im
langwelligen Spektrometer inklusive Beugungsgitter. Das Spiegelpaar R6 und R7 erzeugt, wie
man aus den Distanzen zwischen der rekombinierten (virtuellen) Pupille, den einzelnen Kol-
limatoren und dem Beugungsgitter ablesen kann, eine Abbildung der Pupille auf dem Gitter
mit einem anamorphotischen Verhéltnis von 1:2. Nach dem Gitter lduft der gebeugte Strahl
durch das selbe Spiegelpaar wieder zuriick, wobei die anamorphotische Verzerrung in den bei-
den Achsrichtungen automatisch wieder aufgehoben wird und ein unverzerrtes, reelles aber in
seine spektralen Komponenten aufgespaltenes Bild des Eintrittsspaltes entsteht.

. . . B - . .
Spaltspiegel Kollimator A Kollimator B e;ﬁ?;gs Kollimator B Kollimator A

2000 585 585 180 180 585 585
I T I

zur (virtuellen)
Pupille

é 250mm I 25mm
: —

Abbildung 2.16: Gestreckte und vereinfachte Darstellung des anamorphotischen Kollimations-
strahlenganges im langwelligen Spektrometer. Fokalebenen sind mit (o) bezeichnet, Pupillene-
benen mit (X ). Im Bild oben ist der Schnitt durch den Strahlengang in z-Richtung (parallel zu
den Gitterlinien) dargestellt. Die Grau dargestellten Strahlen markieren die dufersten Rand-
strahlen des Pseudospaltes. Das unteren Bild zeigt einen Schnitt durch das Strahlbindel in
y-Richtung (normal zu den Gitterlinien). Farbig angedeutet ist die spektrale Aufspaltung durch
das Beugungsgitter. Weitere Erklirung im Text.

Der anamorphotische Kollimator im kurzwelligen Band besteht wieder aus zwei Spiegeln
(B6 und BT7). Die Kollimationsstrecke ist zwar nach dem gleichen Prinzip aufgebaut wie im
langwelligen Band, jedoch mufiten die beiden Spiegelformen deutlich abgeindert werden, um
mit der jetzt halb so groflen Pupille das Beugungsgitter voll auszuleuchten. Der gestreckte Kol-
limationsstrahlengang des kurzwelligen Spektrometers ist in Abbildung 2.17 dargestellt. Die
Abstiande: Rekombinierte Pupille - Kollimator A - Kollimator B - Gitter bleiben weiterhin
unverdndert, womit sich wie im langwelligen Band ein anamorphotischen Verhéiltnis von 1:2
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ergibt. Im Gegensatz zum langwelligen Band wird die Strahldivergenz in y-Richtung durch den
ersten Kollimatorspiegel noch verstirkt, jedoch in x-Richtung unverindert beibehalten. Die-
ses Verhalten wird durch einen verallgemeinerten Zylinderspiegel erreicht, dessen Oberfliche
in x-Richtung flach und in y-Richtung eine aufleraxiale Hyperbel ist. Der zweite Spiegel kolli-
miert schlielich das Strahlenbiindel sowohl in x- als auch in y-Richtung, wozu seine ebenfalls
toroidale Oberfliche aus Parabeln mit unterschiedlichen Kriimmungsradien in den beiden Achs-
richtungen besteht. Nach der Beugung am Gitter lduft der Strahl genau wie im langwelligen
Spektrometer wieder riickwérts durch den Kollimator und erzeugt wieder ein reelles Bild des
Eingangsspaltes.

X

o s e

Spaltspiegel Kollimator A Kollimator B Be;?t;‘;gs' Kollimator B Kollimator A
, 585 , 585 180,180 . 585 , 585 ,
T T T T 1 T T
zur (virtuellen)
Pupille ,
v
y

H 250mm I 25mm
: —

Abbildung 2.17: Gestreckte und vereinfachte Darstellung des anamorphotischen Kollimations-
strahlenganges im kurzwelligen Spektrometer. Die Darstellung erfolgt analog zu Abbildung 2.16.
Erklirung im Text.

Die Beugungsgitter

In den beiden Spektrometerkanilen miissen natiirlich unterschiedliche, dem jeweiligen Wel-
lenléingenband entsprechend angepafite Beugungsgitter eingesetzt werden. Im langwelligen Ka-
nal, der weniger als eine Oktave umfaflt, reicht es aus, das Beugungsgitter ausschliellich in
erster Beugungsordnung zu betreiben, wihrend das Gitter des kurzwelligen Kanals sowohl in
erster als auch in zweiter Ordnung betrieben werden muf, um den geforderten Wellenldngenbe-
reich abdecken zu kénnen. Die Gitter bestehen wie auch die Spiegel aus Aluminium und werden
von der Firma Hyperfine Inc. in Boulder, Colorado, auf Diamantfridsmaschinen gefertigt. Um
die Bildung von Oxidschichten, welche die Emissivitdt im Ferninfrarot nachteilig beeinflussen
wiirde, zu verhindern, wird die optische Oberfliche sofort nach der Fertigung mit einer aus
Chrom und Gold bestehenden Schutzschicht bedampft. Die Abmessungen, insbesondere also
auch die Gitterldnge, sind fiir beide Gitter identisch, was wegen der kleineren Gitterkonstante
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und damit der gréfleren absoluten Zahl von Gitterlinien im Fall des kurzwelligen Gitters zu ei-
nem etwas hoherem Auflosungsvermogen im Vergleich zum langwelligen Gitter fithrt (vergleiche
Abschnitt 2.1.4).

Um die Effizienz der Beugungsgitter zu optimieren und an die Gegebenheiten in unserem
Instrument anzupassen, wurden umfangreiche numerische Berechnungen mit dem Softwarepa-
ket PCGrate-1E Vers. 3.0 durchgefiihrt, mit dem die Maxwell-Gleichungen fiir die periodischen
Randbedingungen eines Beugungsgitters numerisch in drei Dimensionen gelost werden kdnnen.
Fiir den Optimierungsprozefl der Gitterparameter wurden dabei folgende Nebenbedingungen
gestellt:

- Die Beugungsgitter sollen ihre maximale Effizienz bei astronomisch relevanten Wellenldngen
haben, also bei Wellenléingen bei denen voraussichtlich ein grofier Teil der Beobachtungen
stattfinden wird. Im kurzwelligen Band kommen dabei die Emissionslinien von [O I] bei
63 pm und [O III] bei 88 pm in Frage. Im langwelligen Band ist vor allem die Feinstruk-
turlinie von [C II] bei 158 pm von Interesse.

- Die Effizienz soll iiber einen moéglichst weiten Wellenldngenbereich hoch sein. Der Effizi-
enzverlauf soll also im Maximum méglichst flach sein und an den Flanken nicht zu steil
abfallen, so dafl auch bei Wellenléngen auflerhalb des Maximums noch mit guter Effizienz
beobachtet werden kann.

- Die Gitterprofile sollen einfach zu fertigen sein. Bei einem Dreiecksgitter bedeutet das
speziell, dafl das Gitterprofil nicht allzu tief und der Facettenwinkel nicht allzu steil sein
sollte.

Da sich diese Forderungen jedoch zum Teil wiedersprechen, miissen in der Praxis Kom-
promisse eingegangen werden. So kann zum Beispiel im Fall des kurzwelligen Bandes die Lage
und die Hohe der maximalen Effizienz in den beiden Beugungsordnungen nicht unabhéngig
voneinander eingestellt werden - es kann nur eine Beugungsordnung auf Kosten der anderen
bevorzugt werden. Als Kompromifl wurden hier die Parameter so gewéhlt, dafl die Effizienz in
beiden Ordnungen ungefihr gleich ist, wodurch allerdings in beiden Ordnungen eine geringere
Effizienz in Kauf genommen werden muflite. Abbildung 2.18 zeigt die berechnete Effizienz der
beiden Gitter als Funktion der Wellenlénge.

Die Blaze-Wellenlénge, also die Wellenldinge maximaler Effizienz, liegt beim kurzwelligen
Gitter in erster Ordnung bei 55 pm und in zweiter Ordnung bei 90 pm. Die Effizienz errei-
chen in beiden Ordnungen ca. 75%. Beim langwelligen Gitter liegt die Blaze-Wellenldnge bei
146 pm, bei einer Maximaleffizienz von 98%. Die beiden Gitter weisen bei rund 120 pm un-
gefihr die gleiche Effizienz auf, so dafl bei dieser Wellenldnge die Auftrennung in die beiden
Spektrometerbander sinnvoll ist.

Wihrend die Effizienz der Beugungsgitter nur von der detailierten Beschaffenheit der Git-
terprofile abhingt und somit direkt im Rahmen der numerischen Behandlung mit PCGrate
berechnet werden kann, ist die Ableitung des spektralen Auflosungsvermogen etwas aufwen-
diger. Die im Abschnitt 2.1.4 angegebene Gleichung fiir das spektrale Auflésungsvermégen
(Gleichung 2.9) gilt ndmlich wie erwidhnt nur fiir den idealisierten Fall eines vollstindig und
homogen ausgeleuchteten, rechteckigen Beugungsgitters. In der Realitdt hingt das Auflosungs-
vermogen jedoch von der genauen Verteilung der Intensitit auf den Beugungsgittern und damit
im Fall von FIFI LS im besonderen Maf} auch von der Arbeitswellenldnge ab. Eine bedeutende
Rolle kommt dabei den im optischen System auftretenden Beugungseffekten zu, die neben den
vergleichsweise einfach zu behandelnden geometrischen Effekten, die Intensitétsverteilung auf
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Abbildung 2.18: Berechnete Effizienz der beiden Beugungsgitter.

den Beugungsgittern wesentlich mitbestimmen, so dafl relevante Aussagen iiber das spektra-
le Auflésungsvermogen nur durch eine Betrachtung des gesamten optischen Systems gewonnen
werden konnen. Aus diesem Grund wurde die Berechnung des Auflésungsvermoégens im Rahmen
der Beugungsanalyse des optischen Systems durchgefiihrt, auf die in Abschnitt 2.3 detailiert
eingegangen wird. Konkrete Zahlenwerte fiir das spektrale Auflésungsvermégen als Funktion
der Beobachtungswellenléinge werden in Unterabschnitt 2.3.4 angegeben.

Fiir die Rillenform der beiden Gitter wurde letztendlich eine Dreiecksform gew&hlt, weil
diese im Vergleich zu allen anderen Rillenformen generell die héchste Effizienz ergibt und zudem
mit Diamantwerkzeugen am einfachsten herzustellen ist. Die Rillenformen sowie die wichtigsten
Eigenschaften der beiden Gitter sind in Abbildung 2.19 und Tabelle 2.2 zusammengefafit.

22° 22° -

47° 37°

45.6um

83.3um

145.6um

117.6um

Abbildung 2.19: Das Profil des langwelligen (links) und des kurzwelligen (rechts) Beugungsgit-
ters. Die Darstellung der Gitterprofile ist nicht mafstiblich zueinander.

Wie in Abschnitt 2.1.4 dargelegt, miissen fiir die Fertigung sehr enge Toleranzen eingehalten
werden, um Beugungsgitter zu erhalten, die sinnvoll in einem Linienspektrometer eingesetzt
werden kénnen. Da die in einem optischen System maximal zu tolerierenden Formabweichungen
generell mit der Arbeitswellenlénge skalieren, sind die geforderten Toleranzen beim kurzwelligen
Gitter etwas enger als beim langwelligen Gitter. Die dem Hersteller fiir die Fertigung der beiden
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langwellig kurzwellig
Rillenprofil symmetrisch | asymmetrisch
Rillenzahl 8.5 Rillen/mm | 12 Rillen/mm
Rillenzahl, gesamt ca. 2720 ca. 3840
Gitterkonstante 117.65 pm 83.3 ym
Rillenwinkel 44° 84°
Rillentiefe 140 pm 42.5 pm

Tabelle 2.2: Die wichtigsten Parameter der beiden Beugungsgitter.

Gitter vorgeschrieben Maximalabweichungen sind aus Tabelle 2.3 zu entnehmen.

langwellig kurzwellig
Planitét des Gitters < Edum < £2.5um
Rillenposition +0.5um +0.2um
Parallelitét der Rillen £10 Bogensekunden
Wellenfrontfehler < +0.5um RMS
Oberflichenrauhigkeit | < £0.1pum (Ziel: < £0.05um)

Tabelle 2.3: Zusammenstellung der fir die Beugungsgitter geforderten Fertigungstoleranzen.

Die Ausgangsoptik

Am Ausgang der beiden Spektrometer sorgt jeweils eine anamorphotische Ausgangsoptik dafiir,
daf} das spektral aufgespaltene Bild des Eingangsspaltes im entsprechenden Abbildungsmafistab
auf die Detektoren fokussiert und gleichzeitig die Pupille in einer genau bestimmten Entfernung
(240 mm) vor den Detektoren abgebildet wird. Die Abbildung der Pupille ist von besonderer
Bedeutung, weil die Detektor-Arrays so ausgelegt sind, daf} sie ausschliellich Licht aus demje-
nigen Raumwinkelelement, welches durch die Pupille definiert wird, akzeptieren. Zusammen
mit einer Blende in der Pupillenebene stellt diese Konstruktion ein hocheffizientes Mittel zur
Streulichtunterdriickung dar.

Die Auskopplung des Strahlbiindels aus dem Spektrometer erfolgt durch einen abbildenden
Spiegel, der gleichzeitig Teil der anamorphotischen Vergroflerungsoptik ist. Die Ausgangsoptik
besteht in jedem Spektrometerkanal aus jeweils drei abbildenden Spiegeln (R8 - R10 und BS -
B10). Dabei wird eine hinreichend gute Abbildungsqualitéit auf dem Detektor erreicht, wenn fiir
alle drei Spiegel einfache sphérisch-toroidale Spiegel verwendet werden. Der Abbildungsmafistab
in spektraler Richtung wird durch die spektrale Auflésung des Beugungsgitters bestimmt. Fiir
das langwellige Gitter betrigt der berechnete Wert fiir die spektrale Auflésung 172 km/s (aus-
gedriickt als Dopplergeschwindigkeit) bei 160 pm. Bringt man das Nyquist-Sampling Theorem
zur Anwendung, nach dem fiir jedes (spektrale) Auflosungselement zwei Abtastpunkte ver-
langt werden, erhélt man einen spektralen ,, Abbildungsmafistab“ von 0.046 ym pro Pixel. Da
die Detektoren 16 spektrale Pixel besitzen, umfaft eine Beobachtung im langwelligen Band so-
mit einen Wellenldngenbereich von 0.734 pm beziehungsweise 1376 km/s. Im kurzwelligen Band
ist die mittlere spektrale Auflosung mit 139 km/s bei 90 pm etwas grofier als im langwelligen
Band. Durch Anwendung des Nyquist-Sampling Theorems erhélt man damit einen spektra-
len Abbildungsmafistab von 0.023 pm pro Pixel, womit der Detektor mit seinen 16 spektralen
Pixeln einen Wellenlédngenbereich von 0.334 pm (1112 km/s) umfafit.

Fiir die optische Qualitidt der Abbildung auf den Detektoren wurde in beiden Kanélen eine
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Abbildung 2.20: Die Krimmung des Spaltbildes an den Detektoren als Funktion der Arbeitswel-
lenlinge. Die Angabe der Kriimmung erfolgt in Pizelgrofien und wird als Abstand der dufSersten
Bildpunkte von der ungekrimmten Linie gemessen.

geometrische Abweichung von maximal 10% eines Pixels angestrebt, was in beiden Fillen einer
Abweichung von etwa 0.4 mm entspricht. In Abbildung 2.21 (langwelliger Kanal), 2.22 (kurzwel-
liger Kanal, erste Beugungsordnung) und 2.23 (kurzwelliger Kanal, zweite Beugungsordnung)
sind die Resultate einer Ray-Tracing Simulation der gesamten FIFI LS Optik dargestellt. Deut-
lich ist die wellenlingenabhingige Kriimmung des Spaltbildes bei den extremen Wellenldngen
im jeweiligen Band zu erkennen. Abbildung 2.20 zeigt diese Kriimmung als Funktion der Wel-
lenldnge fiir den gesammten, fiir FIFI LS relevanten Wellenldngenbereich.
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Abbildung 2.21: Punktdiagramme fir die Abbildung mit dem langwelligen Kanal von FIFI LS
bei verschiedenen Wellenldngen. Das obere und untere Bild zeigt die Abbildung in den jeweils
extremen Wellenldngen 110 um und 210 pum, das mittlere Bild die Abbildung bei 160 pm - derje-
nigen Wellenlinge, bei der der Ausgangsspalt des Spektrometer ungekrimmt auf das Detektor-
Array abgebildet wird. Die Punktdiagramme zeigen nur das Ergebnis der Berechnungen mit
geometrischer Optik ohne Beriicksichtigung von Beugungseffekten.
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Abbildung 2.22: Punktdiagramme analog zu Abbildung 2.21 fiir die Abbildung mit dem kurzwel-
ligen Kanal in erster Beugungsordnung. Die extremen Wellenlingen in diesem Band (unterstes
und oberstes Bild) sind 70 pm und 110 pm. In dieser Beugungsordnung ist die Krimmung des
Ausgangsspaltes nur eine schwache Funktion der Wellenlinge (vergleiche Abbildung 2.20).
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Abbildung 2.23: Punktdiagramme wie vorher fiir die Abbildung mit dem kurzwelligen Kanal in
zweiter Beugungsordnung. Die extremen Wellenldngen sind in diesem Fall 42 pm und 69 um.
Bei etwa 62 pm wird der Ausgangsspalt des Spektrometers ungekrimmt auf den Detektor ab-
gebildet.
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2.2.5 Die Kalibrationsoptik

Angesichts des auflerordentlich komplexen Aufbaus der Detektoren, sind fiir die individuellen
Pixel sowohl grofle Unterschiede in der Empfindlichkeit, als auch nennenswerte relative Ver-
schiebungen der spektralen Empfindlichkeitsverteilung zu erwarten. Aus diesem Grund ist eine
interne Relativ-Kalibrierung der Detektorsignale (,Flatfielding®) sowie eine Moglichkeit zur
Wellenlidngenkalibrierung unumgénglich. Fiir die interne Kalibrierung steht dazu eine Kontinu-
umsquelle zur Verfiigung, deren Strahlung iiber einen einschwenkbaren Spiegel in den eigentli-
chen Spektrometerstrahlengang eingeblendet werden kann. Die Besonderheit dieser Strahlungs-
quelle ist, daf} sie mit einer wahlbaren Frequenz von einigen Herz abwechselnd Kontinuums-
strahlung emittiert, wie sie fiir zwei ,, Graukdrper® mit bestimmter Temperatur und Emissivitit
charakteristisch ist. Die Betriebsparameter dieser Strahlungsquelle (Temperaturen und/oder
Emissivitaten) werden sinnvollerweise so gewihlt, daff die in einem betrachteten Frequenzband
emittierte Leistung in etwa der im selben Frequenzband vom Teleskop und den ungekiihlten op-
tischen Komponenten des Instrumentes emittierten Leistung entspricht. Auf diese Weise kann
eine Kalibration der individuellen Detektoren bei einem Strahlungsniveau erfolgen, wie es auch
bei der tatsichlichen Beobachtung auftritt. Eine mogliche technische Realisierung einer solchen
gechoppten Kalibrationsstrahlenquelle wird in Abschnitt 2.4.2 kurz dargestellt.

Der Kalibrationsstrahlengang ist so aufgebaut, dafl die Austrittséffnung der Strahlungs-
quelle auf die Pupillenebene am Eingang zu den Spektrometern (siehe Abschnitt 2.2.3) des In-
strumentes abgebildet wird, womit eine gleichméfige Beleuchtung der Pixel in der Fokalebene
gewihrleistet werden kann. Optisch entspricht diese Anordnung damit einer Strahlungsquelle,
die sich, Verluste an den dazwischenliegenden optischen Komponenten ausgenommen, direkt
am Ort des Sekundarspiegels im SOFIA-Teleskop befindet.

Im Gegensatz zur Kalibration der relativen Detektorempfindlichkeiten zueinander ist fiir
die absolute Wellenléngenkalibration des gesamten Systems kein internes System vorgesehen.
Fiir diesen Zweck kann eine gasgefiillte Zelle vor dem Instrument angebracht werden, durch
welche die kontinuierliche Strahlung einer geeigneten Ferninfrarotquelle beobachtet wird. An-
hand der vom Fiillgas absorbierten, wellenlingenmifig genau definierten Linien kann dann
eine Wellenldngenkalibration durchgefithrt werden. Als Gasfiillung bietet sich zum Beispiel
Kohlenmonoxid an, das in den fiir FIFI LS interessanten Wellenlédngenbereichen Rotationslini-
en aufweist, die bei Raumtemperatur iiber einen weiten spektralen Bereich thermisch angeregt
sind. Da diese Art der Wellenldngenkalibration nur im Laboratorium zur Verfiigung steht,
mufl wihrend eines Beobachtungsfluges auf die Genauigkeit und die Reproduzierbarkeit ver-
traut werden, mit der der Kippwinkel der Beugungsgitter bestimmt werden kann (vergleiche
Abschnitt 2.4.1).

Als Alternative dazu ist eine interne Kalibriereinheit denkbar, die in Form eines Fabry-Perot
Interferometer in den Strahlengang der weiter oben beschriebenen Kalibriereinheit eingebracht
werden kann. Diese Kalibrationsinterferometer konnte durch eine (eventuell) auf beiden Seiten
mit einer Metallnetzstruktur bedampften Siliziumscheibe realisiert werden.

Letztendlich steht natiirlich auch noch die Beobachtung genau bekannter Linien heller astro-
nomischer Quellen zur Verfiigung. Auf diese Weise kann auch wéhrend eines Beobachtungsflu-
ges eine Wellenldngenkalibration durchgefiithrt werden. Diesen Weg wird man allerdings nach
Moglichkeit vermeiden wollen, weil nicht darauf vertrauen werden kann, dafl zu jedem Zeit-
punkt und an jedem beliebigen Beobachtungsort eine geeignete Quelle zu beobachten ist und
selbst bei Vorhandensein einer geeigneten astronomischen Quelle eine zusétzliche Beobachtung
eine Komplizierung des Beobachtungsplans und nicht zuletzt auch eine spiirbare Verringerung
der Beobachtungseffizienz verbunden ist.
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2.2.6 Die Nachfiihroptik

Vom SOFIA-Observatorium werden drei unabhéngig voneinander arbeitende Nachfiihrsysteme
zur Verfiigung gestellt: Der ,Wide Field Imager“ mit einem sehr groflen Bildfeld von 6°, der
,Fine Field Imager“ mit einem kleineren Bildfeld von 70 Bogenminuten aber héherer raum-
licher Auflésung und der ,Focal Plane Imager“, der mit der entlang des Nasmyth-Tubus in
Passagierraum reflektierten, sichtbaren Strahlung (sieche Abschnitt 2.2.2) arbeitet. Obwohl die-
se Nachfiihrsysteme im Prinzip ausreichen wiirden um das Teleskop mit der erforderlichen
Genauigkeit auszurichten, wurden mit dem Vorlduferexperiment FIFI auf dem KAO so gu-
te Erfahrungen mit einer instrumenteneigenen Nachfiihroptik gemacht, daf§ auch fiir FIFI LS
ein dhnliches System vorgesehen wurde. Ein spezieller Vorteil einer fest im Instrument inte-
grierten Sucheroptik besteht darin, dafl das Gesamtsystem auf einem Teleskopsimulator zu-
verlissig justiert werden kann ohne eine spéitere Verschiebung des Infrarot-Bildfeldes relativ
zum Sucherbildfeld, also eine Verschiebung der sogenannten ,Boresight“, nach der Montage
am SOFITA-Teleskop befiirchten zu miissen.

Zur Nachfithrung wird, anders als bei den teleskopeigenen Nachfithrkameras, der kurzwel-
lige Anteil der vom Infrarot-Tertifirspiegel reflektierten Strahlung verwendet, so daf§ in diesem
Fall der standardméBig als dichroitischer Strahlteiler ausgelegte Infrarot-Tertidrspiegel (M3-1,
Abbildung 2.9) durch einen vollstindig reflektierenden Spiegel ersetzt werden muf, wodurch
der observatoriumseigene Nachfiihrstrahlengang vollstindig deaktiviert wird. Die Auftrennung
von kurzwelligem Licht (Nachfithrstrahlengang) und langwelligem Licht (Spektrometer) erfolgt
erst im Instrument durch einen dichroitischen Strahlteiler. Dieser Strahlteiler, dessen Trans-
missionsbereich bis ca. 2 pm reicht, mufl um alle Achsen verkippbar ausgelegt sein, um eine
korrekte Justierung der Boresight zu erméglichen und so grofl gewéhlt werden, dafl das gesamte
unvignettierte Gesichtsfeld des SOFIA Teleskops zur Nachfiihrung verwendet werden kann.

Alle zur Nachfiihrung benétigten optischen Komponenten befinden sich unterhalb des FI-
FI LS Vakuumgefifies. Das zur Nachfithrung verwendete Strahlbiindel wird nach seiner Abspal-
tung durch den dichroitischen Strahlteiler iiber eine Feldlinse und zwei einfache Flachspiegel
mit einem handelsiiblichen Kleinbildobjektiv auf die eigentliche Nachfithrkamera abgebildet.
Als Nachfithrkamera wird eine restlichtverstirkende Pentamax CCD Kamera der Firma Prin-
ceton Instruments eingesetzt. Der Restlichtverstirker dieses Systems basiert auf eine GenlV
Micro-Channel-Plate (MCP) mit Galliumarsenid-Photokathode, mit der bei 600 nm eine Quan-
tenausbeute von etwa 45% erreicht wird. Da die GenIV MCPs hauptsichlich fiir militirische
Anwendungen konzipiert wurden, liegt ihre maximale Empfindlichkeit mit 550 - 800 nm im
roten bis nahinfraroten Spektralbereich. Der Ausgang des Restlichtverstarkers ist durch ein
Lichtleiterfaserbiindel optisch an die CCD gekoppelt. Der Vorteil dieser Kopplung im Vergleich
zur direkten Abbildung des Verstirkerausganges mit einer Linsenoptik ist ein deutlich effizien-
tere Anbindung an die CCD und damit ein wesentlich besseres Signal-zu-Rausch Verhéltnis.

2.2.7 Das FIFI LS Filterschema

Aufgrund der durch die hohe spektrale Auflosung der Spektrometer bedingten und im Vergleich
zu einem breitbandigem Instrument relativ niedrigen Signalstéirken ist es von grundlegender Be-
deutung, eventuell auftretendes Streulicht, sowie auflerhalb des jeweiligen Spektrometerbandes
liegende Strahlung und Strahlung aus ,fremden“ Beugungsordnungen (siche Abschnitt 2.1.4,
,Uberlappende Beugungsordnungen) weitestgehend zu unterdriicken. Dazu werden in FIFI LS
eine Reihe von Vielschicht-Interferenzfiltern eingesetzt, deren Filtercharakteristik dem jeweili-
gen Einsatzzweck entsprechend gewidhlt wurde. Die Filter werden von der University of Wales,
Cardiff gefertigt und bestehen aus einer Reihe von Polypropylenfolien, auf deren Oberfléiche
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durch photolithographische Prozesse jeweils eine diinne, periodische Metallstruktur aufgebracht
wurde. Ein Stapel dieser individuellen Substratfolien wird schliellich durch verpressen und er-
hitzen im Vakuum zu einem selbsttragenden Mehrschicht-Interferenzfilter verbacken. Durch
eine geeignete Wahl der Fertigungsparameter wie der Geometrie der Gitterstruktur, sowie der
Dicke und des Brechungsindex des Substrates kann die Filtercharakteristik, also der transmit-
tierte und blockierte Wellenlangenbereich individuell angepafit werden. Die besonderen Vorteile
dieses Filtertyps besteht in der hohen Transmission im Palband bei gleichzeitiger guter Reflek-
tion im Stopband. Auflerdem weisen die Filter aufgrund ihres selbsttragenden Aufbaues eine
hohe mechanische Stabilitit auf, was deren Handhabung erleichtert und zudem eine zuverléssig
vorhersagbare Filtercharakteristik bei tiefen Temperaturen (< 4 K) gewéhrleistet.

Die in FIFI LS verwendeten Interferenzfilter sind aus Tabelle 2.4 zu entnehmen und sollen
im folgenden niher erliutert werden. Der Filter FL2 befindet sich nahe der Aperturblende des
Instrumentes, also an jener Stelle, an der der Strahl in den mit fliilssigem Helium gekiihlten
Bereich des Instrumentes eintritt. Der Filter wird auf 4 K gekiihlt und dient hauptséchlich zur
Unterdriickung des kurzwelligen Anteils der Infrarotstrahlung, der als Schwarzkorperstrahlung
von allen Komponenten auflerhalb des gekiihlten Bereiches emittiert wird. Er ist so abge-
stimmt, dafl Strahlung mit einer Wellenlénge von weniger als 40 pym, die damit unterhalb des
kurzwelligen Spektrometerbandes liegt, vollstindig blockiert wird.

Weil sich durch eine Uberlappung von Beugungsordnungen unterschiedliche Wellenlingen
aus verschiedenen Beugungsordnungen iiberlagern kénnen, mufl durch einen Filter zwischen
Beugungsgitter und Detektor sicher gestellt werden, dal ausschlielich Strahlung aus einer
gewiinschten Beugungsordnung auf den Detektor trifft. Fiir das kurzwelligen Band, in dem
das Beugungsgitter sowohl in erster als auch in zweiter Ordnung betrieben wird, bedeutet
das, daf} bei einem Wechsel der Gitterordnung gleichzeitig auch der dazugehorige Filter aus-
getauscht werden mufl. Dazu befindet sich im kurzwelligen Band ein einfacher Filterwechsler,
der die beiden Filter FBO1 (erste Ordnung) und FBO2 (zweite Ordnung) je nach Beobach-
tungswellenldnge in die Pupillenebene vor dem Detektor einschwenkt. Im langwelligen Band
wird das Beugungsgitter nur in erster Ordnung betrieben, so dafl hier der Filter FRO1 fix in
der dquivalenten Pupillenebene montiert werden kann.

Die beiden mit FRAL und FBAL bezeichneten Filter befinden sich schliefllich direkt vor
den Lichtsammelhérnern des jeweiligen Detektors im kurzwelligen und langwelligen Spektrome-
terband. Thre Aufgabe ist es, bandfremde Wellenléngen von den Detektoren fernzuhalten und
damit den Strahlungshintergrund zu minimieren. Wie bei allen anderen verwendeten Filtern
ist dabei der bei langen Wellenléngen (>220 pm im langwelligen und >120 gm im kurzwel-
ligen Kanal) transmittierte Strahlungsanteil von untergeordneter Bedeutung, weil in diesem
Spektralbereich die Empfindlichkeit der verwendeten Detektoren so weit abgesunken ist, daf}
eventuell auftreffende Strahlung nicht mehr detektiert werden kann.

‘ Bezeichnung ‘ Position ‘ Blockiert ‘ Transmittiert ‘ Grofle ‘
FL2 Aperturblende | 0-40 pm | ~40 - >210 pym | @ 22 mm
FRO1 Lw-Pupille | 0- 100 pgm | 100 - >220 pm | © 15 mm
FBO1 Kw-Pupille Bandpaf 70 - 130 pm @ 15 mm
FBO2 Kw-Pupille Bandpa$ 42 - 72 pm @ 15 mm
FRAL Lw-Detektor | 0- 100 gm | 100 - >220 pgm | 60x105 mm
FBAL Kw-Detektor | 0-40 pm | 42 - >130 pm | 60x105 mm

Tabelle 2.4: Eigenschaften der in FIFI LS verwendeter Interferenzfilter. Erkldrung im Text.

Wie bereits in den vorhergehenden Kapiteln erwiahnt, werden in FIFI LS zwei dichroitische
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Strahlteiler eingesetzt (siehe zum Beispiel Abbildung 2.8). Dabei dient der erste Strahlteiler
im Strahlengang dazu, die vom Teleskop eintreffende Strahlung in einen Nachfiihrstrahlengang
und einen Spektrometerstrahlengang aufzuspalten. Da hier die Grenzwellenlénge bei etwa 2 ym
liegt, kann dieser dichroitische Strahlteiler aus einer geeignet beschichteten Glasplatte bestehen.
Als Beschichtungstypen bieten sich dabei einfache Goldschichten, Metalloxid-Metall-Metalloxid
Beschichtungen oder eine diinne Schicht eines Halbleiters zur Verfiigung (Geis, 1991).

Ein zweiter, auf 4 K gekiihlte Strahlteiler befindet sich am Eingang der Spektrometer und
dient dazu, den ferninfraroten Anteil der Strahlung in ein kurzwelliges und ein langwelliges
Band aufzutrennen. In diesem Wellenldngenbereich kénnen wieder Vielschicht-Interferenzfilter
als dichroitische Strahlteiler eingesetzt werden. Fiir den Einsatz als dichroitische Strahlteiler
sind die oben beschriebenen freitragenden Filter jedoch wegen der mangelnden Planitit und
der damit verbundenen schlechten optischen Qualitét des reflektierten Strahls nicht geeignet. In
diesem Fall konnen nur Interferenzfilter verwendet werden, bei denen die Metallstrukturen nicht
auf einem Substrat aufgebracht sind, sondern in Form eines freitragenden ,, Air-Gap“ Designs
nur durch diinne Ringe auf den erforderlichen Abstand gehalten werden. Auch dieser Filter-
typ wird vom gleichen Hersteller angeboten, ist aber aufgrund seines freitragenden Designs
natiirlich wesentlich empfindlicher gegen mechanische Belastungen und damit auch entspre-
chend schwieriger zu handhaben.

In Abbildung 2.24 ist ein Vergleich der Filtercharakteristik eines substratgebundenen und
eines freitragenden 18 cm™! Vielschicht-Interferenzfilters dargestellt. Weil die Impedanz der

freitragend

o
(o2}
1
T

! i

substratgebunden

e
>
1
1

Transmission

o
N
]
¢

. l .
0 10 20 30 40
Wellenzahl [cm-1]

Abbildung 2.24: Vergleich der Transmissionskurve eines substratgebundenen und eines freitra-
genden Vielschicht-Interferenzfilters. (Lee, Ade & Haynes, 1996)

freitragenden Metallschicht iiber einen weiten Wellenldngenbereich an die Vakuumimpedanz
angepaflt werden kann, betrigt fiir diesen Filtertyp die Transmission im Pafiband nahezu 100%.
Bei einem substratgebundenen Filter dagegen entsteht wegen der hohen Dielektrizitdtskonstan-
te des Substratmaterials immer eine wellenlingenabhingigen Fehlanpassung des Brechungsin-
dex der zu deutlichen Schwankungen in der Transmission (,Fringes“) und damit zu einer im
Mittel verringerten Transmission fithrt. Auflerdem kénnen diese Fringe zu einer Kopplung von
mechanischer Gitterbewegung an das detektierte Signal fithren. Wenn némlich die beobachtete
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Spektrallinie gerade in einem Wellenléngenbereich liegt, in dem die Steigung dieser Fringes
besonders steil ist, so fithrt auch eine klein Anderung des beobachteten Spektralbandes, wie
es durch geringfiigiges Verkippen der Beugungsgitter hervorgerufen wird, zu einer Modulation
des Detektorsignals.

Die verwendeten Vielschicht-Interferenzfilter konnen nur iiber einen relativ geringen Wel-
lenldngenbereich optimiert werden, so dafl beim Einsatz eines einzigen, fix montierten Strahl-
teilers bereits deutliche Verluste ein einem Ende des kurzwelligen Kanals in Kauf genommen
werden miifiten. Aus diesem Grund werden zwei Filter mit leicht unterschiedlicher Grenzwel-
lenldnge eingesetzt, die je nach Arbeitswellenlange durch einen Filterschieber in-situ ausge-
tauscht werden konnen. Die beiden austauschbaren Strahlteiler sind in Tabelle 2.5 zusammen-
gestellt.

Bezeichnung | Reflektiert | Transmittiert | Grofle
D1 41 - 105 pm | 105 - 220 pym | O 25 mm
D2 60 - 130 pm | 130 - 220 pgm | @ 25 mm

Tabelle 2.5: Die beiden auswechselbaren, dichroitischen Strahlteiler in FIFI LS.
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2.3 Beugungsrechnungen

Die optischen Komponenten von FIFI LS umfassen mehrere Spiegel, die eine Dimension von
nur wenige Millimeter aufweisen. Angesichts der langen Beobachtungswellenléingen, wie sie vor
allem im langwelligen Band auftreten, ist eine vorsichtige Analyse dieser Komponenten hinsicht-
lich des Auftretens von Beugungseffekten sowie deren Auswirkungen auf die Leistungsdaten des
Instrumentes unumgénglich. Dazu werden in den folgenden Abschnitten zuerst die Grundla-
gen der skalaren Beugungstheorie vorgestellt und danach eine detaillierte Beugungsanalyse der
Bildfeldzerleger, die hinsichtlich des Auftretens von Beugungseffekten die kritischsten Teile
im optischen Aufbau von FIFI LS darstellen, durchgefiihrt. Auflerdem werden die Grundla-
gen einer vektoriellen Beugungstheorie dargestellt, mit deren Hilfe eine vollsténdige vektorielle
Analyse des Bildfeldzerlegers im langwelligen Spektrometer durchgefiithrt werden konnte. Die
theoretischen Darstellungen folgen den Formalismen, wie sie in bekannten Lehrbiichern der
Optik (Born & Wolf, 1959) und der Elektrodynamik (Jackson, 1974; Stratton, 1941) iiblich

sind.

2.3.1 Das Beugungsproblem

Abbildung 2.25 zeigt die typische Geometrie eines einfachen Beugungsproblems: Ein unendlich
ausgedehnter, ideal leitfihiger Schirm trennt den Raumbereich I, in dem sich eine oder mehrere
Punktquellen P’ befinden, von einem quellenfreien Raumbereich II, in dem die Intensitit der
gebeugten Wellen am Punkt P beobachtet wird.

')

Schirm

Abbildung 2.25: Die typische Geometrie eines Beugungsproblems. P bezeichnet dabei eine
Punktquelle und P denjenigen Punkt, in dem die gebeugte Welle ermittelt werden soll.

Durch Offnungen im Schirm - in optischen Systemen als Aperturen bezeichnet - treten die
von den Punktquellen ausgehenden elektromagnetischen Wellen teilweise in den Raumbereich IT
ein. Dabei tritt das elektromagnetische Feld in Wechselwirkung mit dem Schirm und induziert
Oberflichenladungen und Oberflichenstréme, durch die die Randbedingungen fiir das elektri-
sche Feld und das Magnetfeld zu jedem Zeitpunkt und an jedem Punkt auf der Oberfliche des
als ideal leitfihig angenommenen Schirmes erfiillt werden. Durch diese Ladungsverschiebungen
entstehenden sekundéren elektromagnetische Wellen, die im Raumbereich II als gebeugte und
im Raumbereich I als reflektierte Wellen beobachtbar sind.

Um das Beugungsproblem zu l6sen, mufl der Wert fiir das elektromagnetische Feld im
Punkt P unter Beriicksichtigung der korrekten Randbedingungen an der Oberfliche des Schir-
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mes ermittelt werden. Die einfachste und historisch dlteste Methode, eine Ndherungslosung fiir
dieses Problem zu finden, bietet das Huygens-Fresnel Prinzip, demzufolge jeder Punkt einer
Wellenfront als Quelle fiir sphérische Wellenfronten angesehen werden kann, die dann an einem
beliebigen Punkt P entsprechend ihrer Phase und Amplitude miteinander in Interferenz treten.
Fiir das Beugungsproblem aus Abbildung 2.25 wird also jeder Punkt in der Aperturéfinung
als Quelle fiir sekundire Wellenfronten betrachtet, die dann am Punkt P phasenrichtig addiert
werden miissen. Diese Prinzip, das von Kirchhoff als Ndherungslosung eines bestimmten Inte-
gralsatzes (Kirchhoffsches Integraltheorem) beschrieben wurde, stellt den Ausgangspunkt fiir
eine skalare Theorie der Beugung dar, die im nachfolgenden Abschnitt vorgestellt wird.

2.3.2 Grundgleichungen der skalaren Beugungstheorie
Kirchhoffsche Beugungstheorie

Im einfachsten Fall kann ein Beugungsproblem mit einer streng monochromatischen, skalare
Welle W (x,t) mit rein harmonischer Zeitabhingigkeit behandelt werden. Fiir die Amplitude
einer solche Welle gilt:

W(x,t) = ih(x) e~ (2.17)

Der ortsabhéngige Teil )(x) der skalaren Welle soll dabei die homogene Helmholtzgleichung
erfiillen:

(V2 + k) h(x) =0 (2.18)

Fiir ein derartiges skalares Feld setzt das Kirchhoffsche Integraltheorem (Gleichung 2.19) den
Wert von 1)(x) an einem beliebigen Punkt innerhalb eines abgeschlossenen und quellenfreien
Volumens V mit ¢ und dessen Ableitung entlang der nach innen gerichteten Oberflichennor-
malen Jv/0n an allen Punkten der Oberfliche S des Volumens V in Beziehung:

1 o [ etkR etk R o
WX)ZE?H%?(R)‘(R)@?A do (2.19)

Dabei bezeichnet R= |x —x'| den Abstand zwischen dem Flichenelement do und dem Punkt P.
Gleichung 2.19 stellt eine mathematisch exakte Integralbeziehung dar, die fiir jedes skalare Feld
gilt, das Gleichung 2.17 und 2.18 erfiillt und das innerhalb des Volumens V und an dessen
Oberflache S mindestens zweimal stetig differenzierbar ist.

Das Kirchhoffsche Integraltheorem kann nun benutzt werden, um einen Ndherungsausdruck
fiir die im Raumbereich II von Abbildung 2.25 gebeugte skalare Welle abzuleiten, vorausgesetzt
daf die lineare Dimension der Apertur grofl gegeniiber der Wellenlénge, aber klein im Vergleich
zum Abstand des Punktes P ist, in dem die Intensitit der gebeugten Welle ermittelt werden
soll.

Dazu wird um den Punkt P wie in Abbildung 2.26 dargestellt eine geschlossene Fliche S
gelegt, die aus den folgenden Abschnitten bestehen soll: Der Aperturéffinung A, der Teil B der
unbeleuchteten Fliche des Schirms und der Oberfliche C einer Kugel mit Mittelpunkt P und
Radius rg. Auf diese Flichen angewendet ergibt das Kirchhoffsche Integraltheorem:

W(P) = ﬁ (%ﬁiﬁfi) [1/;8%(6?8) - <6f8> a% 1 do, (2.20)

Wird der Radius der Kugel rg nach unendlich vergréfiert, so verschwindet, wie streng mathe-
matisch gezeigt werden kann, das Integral iiber C. Als einfaches logisches Argument fiir das
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Abbildung 2.26: Integrationsbereich zur Ableitung des Kirchhoffschen Beugungsintegrals.

Verschwinden dieses Integrales kann angefiihrt werden, dafl in einem realen physikalischen Sy-
stem die Quelle erst zu einem bestimmten Zeitpunkt ¢ = ¢y anfingt, Wellen zu emittieren und
das skalare Feld somit zu jedem beliebigen Zeitpunkt ¢ > ¢y eine endliche Ausdehnung aufweist,
also die unendlich ausgedehnte Kugeloberfliche noch nicht erreichen konnte.

Die in Gleichung 2.20 auftretenden Grofien ¢ und 9v/0n sind im allgemeinen nicht bekannt
und miissen entweder durch andere Losungsmethoden ermittelt oder durch ,, verniinftige* Néhe-
rungen festgelegt werden. Die naheliegendste Néherung stellen dabei die Kirchhoffschen Rand-
bedingungen dar, bei denen 1 und 9¢/0n an der Oberfliache B des Schirmes verschwinden und
innerhalb der Aperturéffnung A gleich den Werten g und 0vy/0n der urspriinglichen einfal-
lenden Welle ist. Die Kirchhoffschen Randbedingungen kénnen also wie folgt zusammengefafit
werden:

b= und 2L fir do innerhalb A (2.21)
on  On
9p L
=0 und I = 0 fiir do innerhalb B (2.22)
n

Diese Randbedingungen fiithren in Gleichung 2.20 offensichtlich zum Verschwinden des Integrals
iiber die Fliche B. Um das Beugungsproblem zu 16sen muf} also unter Anwendung der Kirch-
hoffschen Naherung nur noch eine Integration iiber die Apertur durchgefithrt werden, wobei
der Integrand nur durch das Feld der Quellen am Ort der Apertur bestimmt wird:

6iks 6iks
$(P) = %7{4 lq)%( - ) - ( - )%1/)] do, (2.23)

Fiir den einfachen Fall einer einzelnen Punktquelle am Ort P’ (der wie auch der Aufpunkt P
im Vergleich zur Aperturgréie weit von der Apertur entfernt sein soll) und eines unendlich
ausgedehnten ebenen Schirmes gilt:

(&

iks’'
Po(s') = — und %zpo(s’) = <Zk - é) cos (2.24)
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und Gleichung 2.23 ergibt die als Fresnel-Kirchhoffsches Beugungsintegral bekannte Beziehung;:

k etks giks' .
P(P) = 4_7TZ/A p— (cos O + cos ') do (2.25)

Dieser Ausdruck stellt eine mathematische Formulierung des Huygens-Fresnel Prinzips dar,
nach dem die von der Aperturfliche A ausgehenden sphérischen Wellenfronten phasenrichtig
im Punkt P aufsummiert werden.

Ein Nachteil der hier vorgestellten Kirchhoffschen Beugungstheorie ist, daf} sie nicht selbst-
konsistent ist, das heifit, dafl die Losungen von Gleichung 2.25 im allgemeinen nicht zu den
geforderten Kirchhoffschen Randbedingungen fithren. Der Grund fiir diese Inkonsistenz ist,
daf sowohl v als auch 0v/dn fiir jeden Punkt innerhalb der Fliche S bereits eindeutig durch
die Vorgabe von 1 oder aber auch von 9¢/0n in allen Punkten der Fliche S bestimmt ist.
Werte fiir ¢ und 0v/0n kénnen daher gar nicht wie in den Kirchhoffschen Randbedingungen
unabhéngig voneinander festgelegt werden. Dieser Umstand kann mit einigem mathematischen
Aufwand umgangen werden, wenn die einfachen Kirchhoffschen Randbedingungen fiir die Be-
reiche A und B des Schirmes entweder durch Dirichlet Randbedingungen (fiir A und B wird
nur v festgelegt) oder Neumann Randbedingungen (fiir A und B wird nur 9v¢/0n festgelegt)
ersetzt werden. Das Fresnel-Kirchhoffsche Beugungsintegral kann dann fiir die verschiedenen
Randbedingungen mit folgender Gleichung verallgemeinert werden:

k etks eiks’
W(P) = 2 / F(6,0) do (2.26)
2nt Ja s 8
Fiir den Faktor F(6,6’), der die Geometrie des Beugungsproblems beschreibt gilt dann:
cos 0 Dirichlet
F(0,0") =13 cost Neumann (2.27)
(cos 6 + cos0') Kirchhoff

Fiir den Fall, da$ P und P’ im Vergleich zur Aperturgrofie weit vom Schirm entfernt und nahe
der Hauptachse liegen (0 = 6’ ~ 0), ist der Geometriefaktor F ~ 1, und das Beugungsproblem
wird nur noch durch die Exponentialfunktionen in Gleichung 2.26 beschrieben. Fiir einfache
Beugungsprobleme stellt also Gleichung 2.25 mit Dirichlet oder Neumann Randbedingungen
zwar eine mathematisch konsistente Beschreibung dar, liefert aber mit den wesentlich einfache-
ren Kirchhoffschen Randbedingungen in guter Niherung die gleichen Lésungen.

Fraunhofer- und Fresnelbeugung

In Gleichung 2.25 kénnen, ohne groflere Fehler, alle nur langsam iiber die Aperturfliche A
variierenden Faktoren als konstant angenommen werden und vor das Integral gezogen werden.
AuBerdem kann der Geometriefaktor fiir die Kirchhoffschen Randbedingungen durch 2 cos § an-
genihert werden, wenn die lineare Dimension der Apertur klein im Vergleich zu den Abstédnden
r und 1’ ist. Der Wert § bezeichnet dann den Winkel zwischen der Verbindungslinie P - P’ und
der Schirmnormalen. Damit erhélt das Fresnel-Kirchhoffsche Beugungsintegral folgende, ver-
einfachte Form:

p(P) = 050 [ ke dg (2.28)
A

2w ss'
Fiir die folgenden Berechnungen wird das in Abbildung 2.27 dargestellte Koordinatensystem
verwendet. Die x- und y-Achsen liegen dabei in der Schirmebene, die z-Achse 1duft normal zum
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Schirm. Der Punkt @ innerhalb der Apertur hat in diesem Koordinatensystem die Koordinaten:
(¢/n/0) und die Punkte P und P’ die Koordinaten (x/y/z) beziehungsweise (x' /[y’ /7').

X
A
/

/ Q)

S P(xly/z)

YN

P'(x'ly'/z") ’y/ /
d

Abbildung 2.27: Definition des Koordinatensystems zur Beschreibung der Beugungsgeometrie.

In diesem Koordinatensystem gelten, wie man durch einfache geometrische Uberlegungen
leicht herleiten kann, die Beziehungen:

s =12 —2axC +yn) + 2+ 1P (2.29)
=022 C+yn)+C+n? (2.30)

Unter der Annahme, dafl ¢ und 7 klein im Vergleich zu r und 1’ sind, koénnen diese beiden
Gleichungen beziiglich ¢/r, n/r, ¢/r' und n/r’ in eine Reihe entwickelt werden:

w+yn G40 (a4 yn)?
~r— _ . 2.31
5 r + o 23 (2.31)
b wC+y'n G+t (@' C+y'n)? 5 39
s ~r — - + o 5,73 —... (2.32)

Mit diesen Ndherungsausdriicken nimmt das vereinfachte Kirchhoffsche Beugungsintegral (Glei-
chung 2.28) folgende Form an:

Y(P) = — bkt 6035// kF(Cn) ¢ dn, (2.33)

2wt rr!

wobei fiir den Faktor f({,n) gilt:

ZCI+I x( 4+ 2+2 2+2
Cyn_Cyn+C n+C U

f(CJI) = - - r ol I
(@C+yn)?  (xC+yn)?
S g (2.34)
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Fiir Beugungsprobleme bei denen in Gleichung 2.34 alle Terme vernachléssigbar sind, in denen
¢ und 7 in quadratischer oder hoherer Ordnung vorkommt, wird der Ausdruck , Fraunhofer-
Beugung* verwendet. Diese Bedingung ist offensichtlich erfiillt, wenn die quadratischen Terme
klein im Vergleich zu 27 /k sind, wie es zum Beispiel fiir Systeme der Fall ist, in denen sowohl
die Quelle, als auch der Beobachtungspunkt weit vom Schirm entfernt sind (Die Giiltigkeit
der Fraunhoferschen Naherung mufl dabei fiir jedes Beugungsproblem separat untersucht wer-
den). Beugungsgeometrien, bei denen auch die Terme hoherer Ordnung beriicksichtigt werden
miissen, werden dagegen als ,,Fresnel-Beugung*“ bezeichnet und sind entsprechend ihrer héheren
mathematischen Komplexitét generell wesentlich schwieriger zu handhaben.

Transmissionsfunktion und Fouriertransformation

Fiir den Faktor f({,n) aus Gleichung 2.34 gilt im Fall von Fraunhofer-Beugung die folgende
relativ einfache Beziehung;:

fem=-(2+5) ¢~ (L4 L) n=-w¢+an (2.35)
mit: p= (; + f—:) und q= (% + %) (2.36)

Somit nimmt das Beugungsintegral aus Gleichung 2.33 die Form einer zweidimensionalen Fou-
riertransformation an:

Vo) = [[ WG e FOS gy, (2.37)

wobei die Tkansmiggionsfunktion ¥ dabei die Transmissionseigenschaften der Apertur beschreibt.
Fiir eine einfache Offnung in einem Schirm gilt:

S
%% cosé fiir (¢,n) innerhalb der Apertur

W(¢,m) = (2.38)

0 sonst

Wenn also ein Beugungsproblem durch Fraunhofer-Beugung beschrieben werden kann, so ent-
spricht das durch die Apertur verursachte Beugungsbild v (p, q) der Fouriertransformierten der
Transmissionsfunktion W({,n). Fir den Zusammenhang zwischen Beugungsbild und Trans-
missionsfunktion gelten somit alle aus der Theorie der Fouriertransformation bekannten Eigen-
schaften und Symmetrien. Insbesonders folgt aus den Eigenschaften der Fouriertransformation,
daB sich die von eine Apertur erzeugte Beugungsstruktur umso weiter ausdehnt, je geringer die
geometrische Dimension dieser Apertur ist.

2.3.3 Beugungsanalyse des langwelligen Spektrometers

Eine genaue Analyse der Beugung an den optischen Komponenten von FIFI LS ist vor allem
aufgrund der folgenden Effekte fiir die Konstruktion des Instrumentes von grofier Bedeutung:

- Im Sinne einer beugungsbegrenzten Abbildung, die eine wichtige Anforderungen an das
Instrument darstellt (Abschnitt 2.1), miissen alle optischen Elementes von FIFI LS so
dimensioniert sein, dafl die an ihnen auftretende Beugung zu keiner merklichen Ver-
schlechterung der Instrumentenauflésung fiihrt.
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- Die an den einzelnen Spiegeln hervorgerufene Beugung fithrt zu einem Transfer von
Strahlungsenergie in Raumwinkelbereiche auflerhalb des mit Hilfe geometrischer Optik er-
rechneten Strahlverlaufes. Damit tritt an den nachfolgenden optischen Komponenten ein
Lichtverlust ein, der umso grofler ist, je weiter diese Komponenten in das Beugungsbild
einschneiden. Dabei ist allerdings auch noch zu bedenken, daf} ein Lichtverlust in einem
Fokus des Strahlenganges zu keiner Verschlechterung des Auflosungsvermogens, sondern
nur zu einer Verringerung der Detektorbeleuchtung fithrt, wihrend sich ein Lichtverlust
in einer Pupille auch durch eine Verringerung des Auflésungsvermogens niederschliagt.
Aus diesem Grund miissen vor allem pupillenidquivalente optische Komponenten mit ei-
nem entsprechenden Ubermaf gegeniiber dem geometrischen Strahlquerschnitt versehen
werden, um den Lichtverlust und die damit verbundene Verschlechterung des Auflésungs-
vermogens gering zu halten.

Hinsichtlich des Auftretens von Beugungseffekten stellen die Bildfeldzerleger wegen der ge-
ringen Dimension vieler Einzelspiegel besonders kritische Komponenten im optischen System
von FIFI LS dar. Die kleinsten Spiegel der Bildfeldzerleger sind dabei die Slicerspiegel mit
3 x 15 mm und die Spaltspiegel mit 4 x 8 mm (vergleiche Abschnitt 2.2.4), was bei einer
Wellenlénge von 150 pgm nur 20 x 100 A beziehungsweise etwa 27 x 53 A entspricht. Um das
Groflenverhiltnis zwischen den Slicerspiegeln und dem vom SOFIA-Teleskop hervorgerufenen
Beugungsmuster abzuschétzen, mufl das Beugungsproblem fiir das Teleskop gelost werden. Da-
bei wird der Einfachheit halber angenommen, dafl die Eintrittspupille des Teleskops durch eine
einfache kreisférmige Offnung beschrieben werden kann und daf alle optischen Komponenten
zwischen der Eintrittspupille des Teleskops und den Slicerspiegeln so weit iiberdimensioniert
sind, daB sie keine merklichen Beugungseffekte hervorrufen. In dieser einfachen Ndherung wer-
den auflerdem alle im Strahlengang befindlichen Haltestrukturen vernachlissigt, die im realen
Teleskop ebenfalls zum Beugungsbild beitragen. Die Eintrittspupille des Teleskops bildet der
Sekundirspiegel (sieche Abschnitt 2.2.2), der von einem Flidchenelement des Primirspiegels mit
einem Durchmesser von etwa 2.5 m beleuchtet wird.

Optisch gesehen ist das Beugungsbild einer Punktquelle im Fokus eines ideal abbildenden
Elementes (Linse oder Spiegel) identisch mit dem Beugungsbild, das von einer einfachen, geo-
metrisch der Eintrittspupille des optischen Elementes entsprechenden Offnung hervorgerufen
wird, wenn sich sowohl die Punktquelle, als auch der beobachtete Punkt im unendlichen be-
finden. Weil in diesem Fall die Entfernungen r und r’ sehr viel grofer als die geometrische
Dimension der Apertur sind, kénnen die hoheren Terme in Gleichung 2.34 vernachlissigt wer-
den. Das Problem, das Beugungsbild im Fokus des SOFIA-Teleskops zu bestimmen, reduziert
sich somit darauf, das Beugungsintegral im Fall von Fraunhofer-Beugung (Gleichung 2.37) fiir
eine einfach kreisformige Offnung mit dem Radius R= 2.5 m zu 16sen.

Aufgrund der Symmetrie des Problems ist es sinnvoll, das Beugungsintegral durch die Glei-
chungen 2.39 und 2.40 in Polarkoordinaten zu transformieren.

¢ =rcos?, n=rsind (2.39)

P = pcosy, q=psing (2.40)

Das Beugungsintegral aus Gleichung 2.37 nimmt damit folgende Form an:
2n rR .
P(p,9) = C / / e ikrocos (0=¢) 1 gr 49, (2.41)
0o Jo

wobei die Konstante C der in Gleichung 2.38 definierten Transmissionsfunktion innerhalb der
Apertur entspricht. Die Losung dieses Integrales 148t sich mit Hilfe der Besselfunktion erster
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Ordnung darstellen:

2J1(kRp)
2 1 P
=R = 2.42
Fiir die Intensitit am Beobachtungspunkt gilt somit:
2J1(/€RP)>2 2 42
() = 19(p) | ( FRp A%, (2.43)

wobei A= 7R? der Aperturfliche entspricht. Das durch Gleichung 2.43 beschriebene Beugungs-
bild wird nach G.B. Airy, dem als ersten die Losung des Beugungsproblems fiir eine kreisférmige
Apertur gelang (Airy, 1835), auch als Airy-Muster bezeichnet. Die Intensitéit im Zentrum des
Beugungsmusters ist 1(0) = C2A2, wobei die Konstante C durch folgende Gleichung aus der
durch die Aperturfliche tretenden Strahlungsenergie E bestimmt werden kann:

C=—y— 2.44

NI (2.44)
Die erste Nullstelle von Gleichung 2.43, die sich als innerster dunkler Ring im Beugungs-
muster abzeichnet, befindet sich bei kRp = 1.227, woraus sich das bekannte und bereits in
Abschnitt 2.2.3 verwendete Rayleigh-Kriterium fiir das Auflésungsvermogen eines optischen

Systems ergibt:
A

Prmin = 1.225 (2.45)
Abbildung 2.28 zeigt das aus Gleichung 2.43 berechnete Bild einer unendlich entfernter Punkt-
quelle im Fokus des SOFIA-Teleskops zusammen mit den geometrischen Dimensionen eines Sli-
cerspiegels. Wie aus dieser Abbildung ersichtlich ist, schneiden die Slicerspiegel bereits deutlich
in das Hauptmaximum der Beugungsscheibe ein, was in weiterer Folge zu weit ausgedehnten
Beugungsstrukturen senkrecht zur Lingsachse der Slicerspiegel, also entlang der spektralen
Richtung, fithrt. Etwas anders ist die Situation entlang der durch die Langsachse der Slicer-
spiegel definierten rdumlichen Richtung: Hier reichen die Slicerspiegel bereits iiber das erste
Nebenmaximum der Beugungsscheibe hinaus, wodurch in dieser Richtung auch deutlich gerin-
gere Beugungseffekte zu erwarten sind.

Wie sich bereits aus dieser einfachen Darstellung zeigt, muf} fiir das gesamte optische System
des Instrumentes eine sorgfiltige Beugungsanalyse durchgefiihrt werden, um die Auswirkungen
der Beugungseffekte aus die Leistungsdaten des Instrumentes abschétzen zu kénnen und durch
eine geeignete Wahl der Spiegeldimensionen die beugungsbedingten Lichtverluste moglichst
gering zu halten. Diese Analyse wird aufgrund der Komplexitit des Problems sinnvollerweise
mit Hilfe kommerzieller Software durchgefiihrt, die zur Berechnung der skalaren Beugung zur
Verfiigung steht. Im nachfolgenden Unterabschnitt wird eine Beugungsanalyse dargestellt, die
mit einem solchen Softwarepaket fiir die optischen Komponenten von FIFI LS durchgefiihrt
wurden.

Skalare Analyse

Mit dem Softwarepaket GLAD steht ein leistungsfihiges Programm fiir die skalare Beugungs-
analyse komplexer optische Systeme zur Verfiigung. Dazu bestimmt das Programm numeri-
sche Losungen des Beugungsproblems analog zu dem im vorhergehenden Abschnitt vorgestell-
ten Kirchhoffschen Formalismus. Ein grofier Vorteil dieser Software ist, dafl die Ausbreitung
der Wellen zwischen den optischen Komponenten nicht ausschlielich durch Gaufische Strah-
lenbiindel beschrieben wird, sondern alternativ dazu auch durch direkte Wellenausbreitung
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Abbildung 2.28: Das Bild einer unendlich entfernten Punktquelle im Fokus des SOFIA-
Teleskops. Die Berechnung des Airy-Musters erfolgte mit Gleichung 2.43, wobei der Maxi-
malwert der Intensitdt auf eins normiert wurde. Links ein dreidimensionale Darstellung des
Beugungsmusters mit einer Projektion der Intensitdt in die Bildebene. Die Grifie eines Sli-
cerspiegels ist hier durch ein Rechteck angedeutet. Rechts davon ist die Intensitdt als Funktion
des radialen Abstandes vom Zentrum der Airy-Scheibe dargestellt. Die senkrechten, punktierten
Linien zeigen die Lange (15 mm) und Breite (3 mm) eines Slicerspiegels an.

berechnet werden kann. Detailierte Analysen wurde fiir beide Spektrometerkanile bei jeweils
mehreren Wellenldngen durchgefiihrt, so dafl ein aussagekriftiges Bild iiber die Auswirkun-
gen der Beugungseffekte fiir den gesamten Arbeitsbereich des Instrumentes gewonnen werden
konnte. Im folgenden werden einige Ergebnisse dieser Analyse dargestellt, die bei einer Wel-
lenlinge von 160 pm durchgefithrt wurden und sich dementsprechend auf den langwelligen
Kanal beziehen.

Abbildung 2.29 zeigt das Beugungsbild einer unendlich weit entfernten Punktquelle am
Ort eines im Teleskopfokus angebrachten Slicerspiegels. Dieses Bild entspricht dem in Abbil-
dung 2.28 dargestellten, durch eine einfache Fouriertransformation abgeleiteten Beugungsbild.

Weil der Slicerspiegel tief in den Intensititsverlauf einschneidet, sind starke Beugungsef-
fekte unvermeidlich, wie auch aus dem in Abbildung 2.30 dargestellten Intensitéitsverlauf am
nachfolgenden Fangspiegel zu entnehmen ist. Deutlich sind die starken Seitenbénder erkennbar,
die in Richtung der schmalen Seite des Slicerspiegels verlaufen. Die Intensitit der Seitenbinder
senkrecht dazu ist erwartungsgemifl wesentlich geringer. An dieser Stelle des optischen Systems
ist es wichtig, die Spiegel so zu dimensionieren, dafl ein moéglichst grofler Teil der Intensitit im
System erhalten bleibt und keine zusétzlichen Beugungseffekte eingefithrt werden. Die Grofie
der Fangspiegel wurde deshalb so gewihlt, dafl der Einschnitt in das Beugungsmuster in beiden
Dimensionen etwa nach dem ersten Seitenband erfolgt. Die aus dieser Bedingung entstandenen
Fangspiegel sind dementsprechend so ausgerichtet, dafl deren Lingsseite senkrecht zur Léngs-
seite der Slicerspiegel steht (vergleiche dazu Abbildung 2.14).

In Abbildung 2.30 ist auch das Beugungsbild am zentralen Spaltspiegel dargestellt. Wie zu
erkennen ist, wurde die Dimension der Fangspiegel ausreichend grofl gewihlt, so dafl praktisch
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Im Teleskopfokus Auf dem Slicerspiegel
Abbildung 2.29: Der Intensititsverlauf im Fokus des Teleskops berechnet mit dem Softwarepaket
GLAD. In der rechten Bildhdlfte ist derjenige Bereich dargestellt, der vom zentralen Slicerspie-
gel (R2a in Abbildung 2.14) aus dem Beugungsbild herausgeschnitten wird. Die Dimension der
dargestellten Bereiche betrdgt jeweils 20 x 20 mm.

Am Fangspiegel Am Spaltspiegel
Abbildung 2.30: Beugungsbilder aus der skalaren Beugungsanalyse am Ort des zentralen Fang-
spiegels (R3a, linkes Bild) und des zentralen Spaltspiegels (Rja, rechtes Bild). Die Grifle des
dargestellten Bereiches betrdagt 40 x 40 mm fiir den Fangspiegel und 10 x 10 mm fiir den Spalt-
spiegel. Die Umrisse der Spiegel sind jeweils als Rechteck angedeutet.

die gesamte auf den Fangspiegel auftreffende Intensitit zum Spaltspiegel gelangt, ohne die
Beugungsstruktur wesentlich zu verbreitern.

Von besonderer Bedeutung ist der Intensitidtsverlauf auf den Beugungsgittern, weil durch
dessen Ausleuchtung das spektrale Auflésungsvermogen des Instrumentes bestimmt wird (ver-
gleiche dazu Abschnitt 2.1.4 und 2.3.4). Abbildung 2.31 zeigt den simulierten Verlauf der In-
tensitéit bei den beiden extremen Wellenldngen des langwelligen Bandes (110 gm und 210 pgm),
sowie der , Referenzwellenlange* von 160 pm. Die unterschiedliche Ausleuchtung des Beugungs-
gitters ist in diesem Fall weniger ein Effekt der Wellenldngenabhéngigkeit der Beugungsbilder,
sondern entsteht vor allem durch die unterschiedlichen Anstellwinkel des Gitters. Ab einer Wel-
lenlénge von etwa 175 pm (nicht dargestellt) wird das Beugungsgitter deutlich iiberbeleuchtet,
was direkt zu einem zunehmenden Verlust von Intensitdt an den Rindern des Gitters fiihrt.
An dieser Stelle des Instrumentes mufi deshalb ein Kompromify eingegangen werden zwischen
moglichst geringem Lichtverlust und, um ein hohes Auflésungsvermogen zu erzielen, moglichst
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Auf dem Beugungsgitter

Abbildung 2.31: Der Intensititsverlauf auf dem Beugungsgitter, berechnet fiir eine Wellenlange
von 110 pm (linkes Bild), 160 pm (Mitte) und 210 pm (rechtes Bild). Die dargestellten Bereiche
umfassen jeweils 100 x 350 mm. Die Dimension des Beugungsgitters ist wieder als Rechteck
eingezeichnet.

flichenfiillender Ausnutzung des Beugungsgitters. Die Beleuchtung des Gitters wurde letzt-
endlich so gewihlt, dafl bei der zentralen Wellenléinge des langwelligen Kanals (160 pm) eine
fast vollstéindige Ausleuchtung des Gitters vorliegt und damit ein hohes spektrales Auflosungs-
vermogen erreicht werden konnte.

In Abbildung 2.32 ist der Intensitétsverlauf auf dem Detektor, beziehungsweise im zentralen
Pixel dargestellt. Fir diese Bilder wurde der Einfluf} aller Aperturen, die sich im langwelligen
Kanal zwischen der Eintrittspupille (Aperturblende) und dem Detektorarray befinden, beriick-
sichtigt.

- I'm‘of:““t‘}\\\\&\\

il

\

entrales Pixel

Abbildung 2.32: Der fiir eine Wellenlange von 160 pum berechnete Intensititsverlauf auf dem
Detektorarray (links) und in dessen zentralem Pizel (rechts). In beiden Fdllen entspricht der
dargestellte Bereich 20 x 20 mm.
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Ein wichtiges Ergebnis der Beugungsanalyse ist die Berechnung des Lichtverlustes an den
einzelnen optischen Elementen des Instrumentes, der durch Integration der Beugungsbilder
und Vergleich der Intensititen vor und nach dem jeweiligen Element ermittelt werden kann.
Abbildung 2.33 zeigt denjenigen prozentuellen Anteil der Intensitit, der nach der jeweils be-
zeichneten optischen Komponente noch im Spektrometer erhalten bleibt. Die Normierung der
Intensitdt auf 100% erfolgte dabei auf die nach dem zentralen Slicerspiegel (R2a) vorliegende
Intensitét. Diese Spiegel schneiden zwar wie aus Abbildung 2.29 ersichtlich tief in den Inten-
sitdtsverlauf ein, die abgeschnittene Intensitéit geht dabei allerdings nicht verloren, sondern wird
von den benachbarten Slicerspiegeln in das Spektrometer und letztendlich auch auf den Detek-
tor reflektiert. Die Analyse zeigt, das Licht vor allem an den Fangspiegeln des Bildfeldzerlegers
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Abbildung 2.33: Der durch Beugung verursachte Lichtverlust infolge von Vignettierung an den
jeweils bezeichneten optischen Komponenten des langwelligen Spektrometers. Die Berechnung
erfolgte bei einer Wellenlinge von 160 um. Weitere Erklarung im Text.

verloren geht (ca. 2.4% bei 160 pm), weil hier zum ersten Mal in das durch die schmalen Sli-
cerspiegel hervorgerufene, weit ausgedehnte Beugungsmuster eingeschnitten wird. Eine weitere
Komponente, an der ein nennenswerter Intensitétsverlust eintritt ist der erste Kollimatorspie-
gel (ca. 2.1% bei 160 pm). Dieser Spiegel konnte allerdings nicht grofler ausgelegt werden,
weil dessen Grofie bereits die durch die Dimension des FIFI LS Vakuumgefifies beschréink-
ten Dimensionen erreicht hat. Alle weiteren Komponenten im Strahlengang der langwelligen
Spektrometers konnten erfolgreich so weit iiberdimensioniert werden, dafl der geometrische
Lichtverlust bis zum Detektorarray vernachléssigbar gering ist.

Waihrend des grundlegenden Designs des optischen Systems konnte aus Effizienzgriinden
noch keine aufwendige Beugungsanalyse durchgefithrt werden. Um in dieser Phase trotzdem
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die benétigten Spiegeldimensionen abschitzen zu koénnen, wurden Beugungseffekte mit dem
Erfahrungswert beriicksichtigt, nach dem der Strahlquerschnitt in pupilleniquivalenten Ele-
menten vor allem aufgrund der Beugung an den Slicerspiegeln etwa doppelt so grof} ist wie er
aus der geometrischen Optik vorliegt, wohingegen in bildequivalenten Elementen keine nennens-
werte Vergroflerung des Strahlquerschnitts erfolgt. Die Tatsache, dafl durch alle Komponenten
des tiberaus komplexen optischen Aufbau des Instrumentes immer noch fast 95% der Anfangs-
intensitdt bis zum Detektor transportiert werden konnte, zeigt den Erfolg dieser einfachen
Né&herung.

Vollstindig vektorielle Analyse

Die im vorhergehenden Abschnitt dargestellte Beugungsanalyse des optischen Systems leidet
unter eine offensichtliche Schwéche: Ein reales elektromagnetisches Strahlungsfeld kann nicht
durch ein einfaches skalares Feld beschrieben werden. Fiir die korrekte Darstellung ist vielmehr
ein dreidimensionaler Satz von skalaren Funktionen nétig, durch den die jeweiligen lokalen
Komponenten des elektrischen und magnetischen Feldvektors angegeben werden. Dementspre-
chend kénnen wichtige Effekte, die in einem realen Strahlungsfeld eine Rolle spielen kénnen, wie
zum Beispiel die polarisationsabhingige Beugung, mit einer skalaren Theorie nicht untersucht
werden. Erkenntnisse, die aus rein skalaren Analysen folgen, miissen deshalb zumindest fiir
kritische Komponenten einer genaueren Untersuchung mit einer geeigneten Beugungstheorie
unterzogen werden, die auch den vektoriellen Charakter des Strahlungsfeldes beriicksichtigt.
Dabei mufl aulerdem beriicksichtigt werden, daf3 die Losung des Beugungsproblems nicht nur
die Wellengleichung erfiillen, sondern zusétzlich auch eine Lésung der Maxwellgleichungen sein
muf.

Um aus der in Abschnitt 2.3.2 vorgestellten skalaren Beugungstheorie zu einer vektoriellen
Beschreibung zu gelangen, wird zuerst Gleichung 2.19 etwas verallgemeinert: Die Funktion
¢ /41 R soll durch die allgemeinere Funktion G(x,x') ersetzt werden, die folgende Gleichung
erfiillen soll:

(V2 +E)G(x,x') = —0(x — X) (2.46)

Der Vektor x beschreibt dabei die Position des Punktes P und x’ die des Flichenelementes
do. Mathematisch gesehen entspricht G damit einer Greenschen Funktion fiir die Helmholtz-
gleichung (Gleichung 2.18). Angewendet auf den Integrationsbereich von Abbildung 2.26 folgt
damit fiir rg — oo eine Gleichung fiir das verallgemeinerte Kirchhoffsche Beugungsintegral:

w<P>=/A+B ¥

Um letztendlich zu einer selbstkonsistenten Losung zu gelangen, sollen nun die bereits erwidhn-
ten Neumannschen Randbedingungen eingefithrt werden, bei denen auf der Integrationsfliche
nur Werte fiir 0vp/0n spezifiziert werden miissen. Anwenden der Neumannschen Greensfunktion
Gy, fiir die gilt:

0 0
—G(x,x') — G(x,x) %1# do (2.47)

% Gn(x,x') =0 fiir do auf S, (2.48)

fiihrt zum Verschwinden der Beitréige in Gleichung 2.47 fiir die Werte fiir ¢ zu spezifizieren
wéren und damit zum gewiinschten Ergebnis: Das verallgemeinerte Kirchhoffsche Integral mit
Neumannschen Randbedingungen:

;0
WP == [ Gnlex) gpdo (2.49)
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Fiir den Spezialfall eines unendlich ausgedehnten, ebenen Schirmes, der sich ohne Beschrinkung
der Allgemeinheit bei z=0 befinden soll, kann G y(x,x’) mit Hilfe der Methode der Spiegella-
dungen (Jackson, 1974) in eine explizite Form gebracht werden:

, 1 [ekR  GikR'
Dabei sind R und R’ folgendermaflen definiert:
R=x-x und R '=x-x", (2.51)

wobei x” die Position des um die Schirmfliche gespiegelten Bildes des Punktes P angibt. Of-
fensichtlich gilt fiir jeden Punkt der Flichen A und B die Identitit R = R’ und damit:

1 eikR
21 R

Gn(x,x') = fiir do auf A oder B (2.52)
Fiir die folgenden Ableitungen ist es sinnvoll, die in dem Beugungsproblem auftretenden
Felder E und B in jeweils zwei Beitrige aufzuteilen:

E =E’+ E} B =B’ + B’ (2.53)

Dabei bezeichnen E? und B die von den Quellen hervorgerufenen Felder in Abwesenheit des
Schirmes und E’ und B’ diejenigen Felder, die durch Ladungsverschiebungen im Schirmma-
terial induziert werden. Im Raumbereich, in dem sich auch die Quellen befinden (2 < 0),
entsprechen E* und B? somit den reflektierten und im Raumbereich hinter dem Schirm (z > 0)
den gebeugten Feldern. In analoger Weise wird auch das entsprechende skalare Potential ¢ und
das Vektorpotential A aufgeteilt:

p=¢"+¢", A=A"+A’ (2.54)

Weil die Komponenten des Vektorpotentials voneinander unabhiingig sind und die inhomo-
gene Helmholtzgleichung erfiillen, kann das verallgemeinerte Kirchhoffsche Integral von Glei-
chung 2.49 auf die einzelnen Komponenten von A’ angewendet werden:

A" = AL + 9 AL + 24
——fc/G iAida—A/G 3Aida—z/G 9 4 do (2.55)
N N on e Y Non v Non )
Die Vektoren %X, y und z stellen dabei die Einheitsvektoren in die drei Koordinatenrichtungen

dar. Einsetzen der Neumannschen Greensfunktion (Gleichung 2.52) und Zusammenfassung der
Integrale bringt Gleichung 2.55 in die Form:

~ 1 o . o . 9 . e*R
A= —— x—A, +y—A" +72—A" d 2.56
27 /A+B *on x+y3n y+zan Z} rR (2.:56)
Durch Verwendung der Identitét
0
2 o=n- 2.57
5, ¥ =10 Vy (2.57)

und unter Ausniitzung der Geometrie des Problems kann diese Gleichung noch wesentlich
vereinfacht werden: Wird das Koordinatensystem so definiert, dafy sich der Schirm in der xy-
Ebene befindet, dann gilt fiir die Komponenten des Normalvektors n: n; =n, =0und n, = 1.
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Mit diesem Koordinatensystem sind aber auch die Oberflichenstrome im Schirmmaterial auf
die xy-Ebene begrenzt, wodurch das Vektorpotential so konstruiert werden kann, daf} seine z-
Komponente verschwindet (A% = 0). Mithilfe dieser Vereinfachungen konnen die Ableitungen
entlang der Flichennormalen in Gleichung 2.56 durch die Komponenten des magnetischen
Feldvektors B? ausgedriickt werden:

1 ikR

Ai:%/g(ani)

In Gleichung 2.58 mufl nur mehr iiber den metallischen Teil des Schirmes integriert werden,
weil in den Aperturflichen aus Griinden den Kontinuitit die tangentialen Komponenten B
und B; des induzierten Feldes verschwinden und damit das Kreuzprodukt im Integranden Null
ergibt. Das durch die Oberflichenstréme im Schirmmaterial induzierte Magnetfeld kann nun
direkt aus dieser Gleichung durch Bildung der Rotation abgeleitet werden:

do (2.58)

kR

Bi:vXAi:ivX/(ani)
27 B

do (2.59)

WEeil hier iiber die leitfihigen Teile des Schirmes integriert wird, ist diese Gleichung besonders
zur Berechnung von Streuproblemen geeignet, die durch eine begrenzte Zahl von ideal leitfihi-
gen Streuzentren charakterisiert sind. Soll jedoch das Strahlungsfeld hinter einem unendlich
ausgedehnten Schirm mit nur wenigen Aperturéffnungen berechnet werden, ist Gleichung 2.59
eher unhandlich, zumal aulerdem zuerst ein Niherungsausdruck fiir das Feld B* am Ort des
Schirmes gefunden werden muB. In diesem Fall ist es vorteilhafter, einen Ausdruck fiir das
elektrische Feld E? zu konstruieren. Die Ableitung eines solchen Ausdruckes kann wieder durch
Anwendung des verallgemeinerten Kirchhoffschen Integrales (Gleichung 2.49) auf die Kompo-
nenten des E-Feldvektors und geschicktes Ausniitzen der Symmetrie des Beugungsproblems
erfolgen. Aufgrund der Symmetrie der quellenfreien Maxwellgleichungen beziiglich E und B
folgt jedoch direkt in Analogie mit der Gleichung des induzierten B-Feldes (Gleichung 2.59)
ein entsprechender Ausdruck fiir das induzierte E-Feld (fiir z > 0):

ikR

E' = iV></ (n x EY)
A+B

5 do (2.60)

Die Integration erstreckt sich hier wieder {iber die gesamte Schirmfliche. Um zur weiteren
Vereinfachung das Verschwinden der tangentialen Komponenten des gesamten elektrischen
Feldes in den leitfihigen Teilen des Schirmes ausniitzen zu konnen, werden die Felder E! und
B! eingefiihrt, die folgende Symmetrieeigenschaften aufweisen sollen:

E,, E,, B! sind gerade Funktionen in z (2.61)
E;, B;,, B; sind ungerade Funktionen in z (2.62)

Diese Bedingungen kénnen so interpretiert werden, daff die Felder E' und B! durch Ladungen
und Strome in der Schirmebene (z = 0) erzeugt werden. Die im Schirmmaterial induzierten
Felder E’ und B’ weisen dementsprechend die selben Symmetrieeigenschaften auf. Die neu
eingefithrten Felder werden fiir den Raumbereich z > 0 so konstruiert, daf sie die ungestorten,
durch die Quelle erzeugten Felder E® und B (vergleiche Gleichung 2.53) genau aufheben:

E! = —E°, B! =-B° (2.63)
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Damit fiithrt eine Superposition dieser beiden Felder mit den Feldern E und B (den Gesamt-

feldern) zum Verschwinden der ungestérten Felder E? und BY und machen die induzierten

Felder E* und B? zu den Gesamtfeldern im Raumbereich z > 0. In Gleichung 2.60 fiihrt diese

Superposition zum Wegfallen des Integrales iiber die leitfihigen Teile des Schirmes, weil hier

entsprechend den Randbedingungen des elektrischen Feldes die beiden tangentialen Kompo-

nenten £ und EfJ verschwinden. Fiir das gebeugte Feld E, im Raumbereich z > 0 gilt damit:
ikR

E,(x) = % V x /A(n X E) S do (2.64)

Historisch betrachtet erfolgte die erste Ableitung dieser Gleichung nicht wie hier dargestellt aus
dem Kirchhoffschen Beugungsintegral, sondern folgte aus der Erkenntnis, dal die Randbedin-
gungen des Beugungsproblems exakt durch eine Anordnung zweier an den Rindern verbunde-
ner, ideal leitfdhiger und von Ringstromen durchflossenen Platten mit infinitesimalem Abstand,
von der die Aperturtffnungen ausfiillen werden, beschrieben werden kann. Die gebeugten Felder
im Raumbereich z > 0 entsprechen dann genau den durch eine solche Anordnung induzierten
Feldern (Smythe, 1947).

Weil die Integration in Gleichung 2.64 nur mehr iiber die Aperturflichen erfolgt, ist die-
se Form besonders geeignet, Beugungsprobleme, wie sie an optischen Flichen auftreten, zu
beschreiben. Die Losung dieser Gleichung ist allerdings fiir reale Probleme nur in den selten-
sten Fillen einer analytischen Losung zugénglich, so daf fiir eine vektorielle Beugungsanalyse
im allgemeinen auf numerischen Methoden zuriickgegriffen werden muf}. Dazu wurde ein C-
Programm entwickelt, mit dem die numerische Integration von Gleichung 2.64 iiber die jewei-
ligen Aperturflichen der optischen Komponenten durchgefiihrt werden kann. Ausgehend von
einer vollsténdig polarisierten ebenen Welle, die durch das Teleskop fokussiert wird, kann dann
das Beugungsbild nach jeder Spiegelfliche schrittweise berechnet werden. Die aus einem Ana-
lyseschritt folgenden Felder bilden dann den Ausgangspunkt fiir den néchsten Schritt bilden.
Die Wellenausbreitung zwischen den optischen Komponenten wird dabei durch Einfiihrung
eines geeigneten Phasenfaktors der Form e%4/¢ beschrieben. Das Verfahren wird fiir jede Spie-
geloberfliche auf Konvergenz gepriift und die Integrationsschrittweite entsprechend angepaflt.
Durch Berechnung der Beugungsbilder, die mit verschieden polarisierten Feldern entstehen,
kénnen polarisationsabhéngigen Effekte untersucht werden.

Da die numerische Behandlung von Gleichung 2.64 duflerst aufwendig und dementsprechend
rechenintensiv ist, wurde deren Lésung nur fiir das Teleskop und die kritischen Slicerspiegel
durchgefithrt. Die so gewonnenen Daten kénnen dann mit der skalaren Analyse verglichen
und eventuell auftretende Abweichungen abgeschétzt werden. Abbildung 2.34 zeigt den ersten
Schritt der vektoriellen Analyse: Das im Fokus des Teleskops auftretende Beugungsbild. In der
linken Bildhélfte ist der Verlauf der Intensitét iiber die Fliche eines Slicerspiegels, in der rech-
ten Bildhilfte die Intensitétsdifferenz der beiden Polarisationsrichtungen parallel und normal
zum Slicerspiegel um einem Faktor 10000 iiberh6ht dargestellt. Diese (vernachlissigbaren) Dif-
ferenzen in dem an und fiir sich rotationssymmetrischen und damit polarisationsunabhingigen
Problem entstehen durch die Anwendung numerischer Methoden und den damit unweigerlich
verbundenen Rundungsfehlern. Das Ergebnis des eigentlich interessanten Analyseschrittes ist
in Abbildung 2.35 dargestellt. Analog zu Abbildung 2.34 ist in der rechten Bildhélfte der Inten-
sitdtsverlauf iiber die Oberfliche eines Fangspiegels und in der rechten Bildhélfte die 4000fach
iiberhohte Differenz in den beiden Polarisationsrichtungen dargestellt. Deutlich sind die ent-
lang der schmalen Seite der Slicerspiegel auftretenden Seitenbénder zu erkennen. Bei genauerer
Betrachtung sind zudem auch die Seitenbidnder erkennbar, die durch Beugung entlang der
langen Seite der Slicerspiegel entstehen und die bei entsprechend kleineren rumlichen Maf-

73



A A
T i =)
2 AN
= fii . -
i < |-
A i
[ n g
W’:’:’:’:’.’W tgﬁ;’%ﬂ%‘,@tﬁ'ilg,,f,,’
it RN M
o Ml e
/ ,’,’/:':':':’,’m'.'"'"t':'. \‘\“'!"”'I/ fﬂe “‘“““." “’[ ’//
' \ \\\\\\‘\‘\‘“:“::';o"’/,h\)\\““’“""//ﬁ
Nt \‘“‘WI'//
R N
o
\ ‘:/,//

Abbildung 2.34: Der Intensitatsverlauf iber die Oberfliche eines Slicerspiegels im Teleskopfokus
berechnet durch numerische Integration von Gleichung 2.64. Der rechten Teil des Bildes zeigt
die Differenz der beiden Polarisationsrichtungen.
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Abbildung 2.35: Der Intensititsverlauf iber die Oberfliche eines Fangspiegels. Die Dimension
des Fangspiegels ist als weifles Rechteck angedeutet. Der rechten Teil des Bildes zeigt wieder
die Differenz in den beiden Polarisationsrichtungen.

stab auftretenden. Das durch vektorielle Analyse berechnete Beugungsbild stimmt qualitativ
hervorragend mit dem Ergebnis der skalaren Analyse iiberein, wobei alle in den Beugungsbil-
dern auftretenden Strukturen bis in kleinste Details reproduziert werden. Weil auflerdem die
polarisationsabhingigen Effekte, wie aus der Darstellung der Intensititsdifferenzen folgt, of-
fensichtlich vernachléssigbar sind, konnte damit gezeigt werden, dafl die wesentlich einfacheren
skalaren Rechnungen zur korrekten Beugungsanalyse des optischen Systems ausreichen.
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2.3.4 Das spektrale Auflésungsvermégen von FIFI LS

Die in den vorhergehenden Unterabschnitten vorgestellte skalare Beugungsanalyse kann (natiir-
lich unter Einbeziehung der hier nicht nidher behandelten Analyse der kurzwelligen Kanals) dazu
verwendet werden, das spektrale Auflésungsvermogen der beiden Spektrometer als Funktion
der Beobachtungswellenldnge zu berechnen. Ein moglicher Weg, zu dem gewiinschten Ergebnis
zu gelangen wire zum Beispiel, die mit Hilfe der Analysesoftware auf den Beugungsgittern be-
rechneten Amplitudenwerte der betrachteten Wellenfront am Ort des Detektors phasenrichtig
aufzusummieren und daraus das Beugungsbild in spektraler Richtung abzuleiten. Die Berech-
nung wird jedoch erheblich erleichtert, wenn das Beugungsgitter die Bedingung d < L erfiillt,
wobei d die Gitterkonstante und L die Linge des Gitters darstellt. In der Fraunhoferschen
Niherung entspricht der Intensitdtsverlauf im Beugungsmaximum eines solchen Gitters mit
sehr vielen Gitterlinien N= L/d in guter Nidherung demjenigen Beugungsbild, das von einer
einfachen Apertur mit der Linge L hervorgerufen wird. Eine genaue Untersuchung dieser Néhe-
rung zeigt, dafl das Beugungsbild einer einfachen Apertur schon im Fall des langwelligen Gitters
(N~ 2720) und damit erst recht fiir das kurzwellige Gitter (N~ 3840) praktisch identisch mit
dem Beugungsbild des Beugungsgitters ist: Fiir das langwellige Gitter bei A = 160 pm betrigt
die Intensititsdifferenz der beide Beugungsbilder im ersten Minimum nur etwa 4.5 x 107> %.
Damit konnen die Beugungsgitter bei der Berechnung des spektralen Auflésungsvermégens
durch einfache Aperturen ersetzt werden, wobei die Aperturdimensionen entsprechend dem
wellenldngenabhéngigen Kippwinkel der Beugungsgitter zu variieren sind.

Fiir das reale System ist aulerdem zu beachten, dafl die Abtastung des Beugungsbildes nicht
kontinuierlich erfolgt, sondern durch die Dimension der einzelnen Pixel vorgegeben ist. Die ge-
messene Intensitéit entspricht somit einer Faltung des kontinuierlichen Intensititsverlaufes mit
einem Quadrat, dessen Grofie einem Pixels im Fokus des Instrumentes (3.6 x 3.6 mm) ent-
spricht. Ein Vergleich zwischen dem kontinuierlichen Intensitidtsverlauf in spektraler Richtung
und dem Intensitéitsverlauf unter Beriicksichtigung der diskreten Abtastung durch die einzelnen
Pixel ist in Abbildung 2.36 dargestellt. Wie aus der Darstellung zu entnehmen ist, fithrt die
diskrete Abtastung zu einer geringfiigigen Verbreiterung der spektrale Antwortfunktion und da-
mit zu einer Verringerung des spektralen Auflésungsvermogens. Das Rayleigh-Kriterium, nach
dem zwei eng benachbarte Spektrallinien aufgelost werden kénnen, wenn das Beugungsmaxi-
mum der einen Wellenléinge gerade im ersten Minimum der zweiten Wellenlénge liegt, kann wie
aus Abbildung 2.36 ersichtlich nicht mehr zur Berechnung des spektralen Auflésungsvermogens
herangezogen werden: Die spektrale Antwortfunktion entspricht in guter Naherung einer Gauf}-
funktion und weist deshalb keine Nebenmaxima oder Minima auf. Aus diesem Grund wurde das
Auflésungsvermogen so definiert, dafl zwei Spektrallinien noch getrennt werden kénnen, wenn
sie sich um die Wellenléinge A\ unterscheiden, die genau einer Halbwertsbreite (Full Width at
Half Maximum, FWHM) der spektralen Antwortfunktion entspricht. Mithilfe dieser Definition
kann aus dem Ergebnis der skalaren Beugungsanalyse das Auflosungsvermogen R = A/AM fiir
jede beliebige Wellenléinge A\ berechnet werden. In Abbildung 2.37 sind die Ergebnisse dieser
Analyse dargestellt. Demnach reicht die Geschwindigkeitsauflosung c-(AA/A) des Instrumentes
von etwa 50 km/s bei 70 pm in zweiter Beugungsordnung des kurzwelligen Gitters bis rund
240 km/s bei 110 pm im langwelligen Band.
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Abbildung 2.36: Der spektrale Intensititsverlauf auf dem Detektor des langwelligen Spektrome-
ters bei der Abbildung einer monochromatischen (A = 160 um) Punktquelle. Der Vergleich zeigt
die Verbreiterung der spektrale Antwortfunktion bei Beriicksichtigung der diskreten Abtastung
durch die einzelnen Pizel (durchgezogene Linie) gegeniiber einer kontinuierlichen Abtastung
(gestrichelt).
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Abbildung 2.37: Das spektrale Auflosungsvermdéogen von FIFI LS, dargestellt als Geschwindig-
keitsauflosung ¢ - (AN/X) (¢ = Lichtgeschwindigkeit). Die durchgezogenen Linien bezeichnen
wieder die unter Beriicksichtigung der diskreten Abtastung und die gestrichelten Linien die bei
einer kontinuierlichen Abtastung berechneten Werte.
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2.4 Optomechanische Komponenten

Viele der in FIFI LS verwendeten optischen Komponenten miissen Bewegungen ausfithren
kénnen. Die iiberwiegende Mehrzahl dieser optomechanischen Systeme werden bei kryogenen
Temperaturen (und im Vakuum) betrieben werden, was bei Konstruktion und Aufbau beson-
ders zu beachten ist. Bei mechanischen Teilen die in kryogener Umgebung zuverlissig funk-
tionieren sollen, mufl besonderes Augenmerk auf reibungsarmen Lauf und geringe Leistungs-
aufnahme gelegt werden. Um Bewegungen zwischen Bereichen unterschiedlicher Temperatur
oder unterschiedlichen Druckbedingungen zu iibertragen, sind fiir manche Aufbauten aufler-
dem mechanische Durchfithrungen unerldfilich. In den verschiedenen Einsatzbereichen sind
dann Eigenschaften wie Vakuumdichtheit, reibungsarmer Lauf, niedrige Wiarmeleitfihigkeit
oder Lichtdichtheit gefragt. Einige handelsiibliche Schrittmotoren kénnen nach Modifikation
ohne groflere Probleme in Fliissig-Stickstoff gekiihlten Bereichen betrieben werden. Die relativ
grofle Leistungsaufnahme und die damit verbundene hohe Kiihlmittelverdampfungsrate sowie
der relativ unzuverlissige Betrieb macht jedoch einen Einsatz in fliissig Helium gekiihlter Um-
gebung unmoglich. In diesen Umgebungen kénnen Rotationsbewegungen zuverlissig nur mit
speziell konstruierten Durchfiihrungen eingeleitet werden. In den folgenden Abschnitten werden
die wichtigsten optomechanischen Komponenten - allen voran der recht komplexe Gitteran-
trieb - im einzelnen vorgestellt und deren spezieller Aufbau entsprechend dem Einsatzbereich
erldutert.

2.4.1 Der Gitterantrieb

In den beiden, jeweils in Littrow-Konfiguration aufgebauten Spektrometern von FIFI LS wird
die Beobachtungswellenldnge durch Verkippen der Beugungsgitter eingestellt. Dem nominellen
Wellenlédngenbereich von 42 - 110 pym in erster und zweiter Beugungsordnung, beziehungsweise
110 - 210 pm, in erster Ordnung, entspricht dabei eine Gitterdrehung von etwa £20°. Diese
Kippbewegung muf} allerdings mit sehr hoher Prézision durchgefithrt werden. Wenn auf dem
Detektor nur eine Abweichung toleriert werden soll, die in spektraler Richtung 1/10 Pixel
entspricht, so mufl die Gitterbewegung einer Genauigkeit von etwa 4 Bogensekunden gemessen
und kontrolliert werden. Eine noch wesentlich strengere Bedingung gilt jedoch fiir zufillige
Bewegungen des Gitters. Diese fithren nidmlich wie in Abschnitt 2.2.7 erwdhnt aufgrund der
wellenldngenabhéngigkeit der verwendeten Filter direkt zu einer Verschlechterung des Signal-
zu-Rauschverhéltnis im detektierten Signal. Eine genaue Untersuchung dieses Effektes zeigt,
daB fiir die Gitterbewegung tatsichlich nur etwa 50 x 10~% Bogensekunden/v/Hz toleriert
werden konnen.

Als weitere Randbedingung soll die Drehung des Gitters mdoglichst schnell durchfiithrbar
sein, um bei einem Verstellen der Beobachtungswellenldnge nicht wertvolle Flugzeit zu verlie-
ren. Auflerdem mufl der Antrieb bei der Betriebstemperatur des Gitters (4.2 K) zuverlissig
funktionieren und die Leistungsabgabe so gering wie moglich sein, damit sich die Beugungsgit-
ter nicht erwérmen oder die Haltezeit des fliissigen Heliumvorrates verkiirzt wird. Die meisten
diese Forderungen widersprechen einander scheinbar, wobei allerdings bei kaum einem Punkt
Platz fiir Kompromisse vorhanden ist. Als Losung wurde ein recht komplizierter Antrieb auf-
gebaut, der durch folgende Konstruktionsmerkmale alle genannten Randbedingungen erfiillt:

- Die Gitterbewegung erfolgt durch einen zweistufigen Antrieb. Ein spielfrei aufgebauter,
mechanischer Grobantrieb ermdéglicht die schnelle Verstellung des Gitters iiber den grofien
Schwenkbereich, wihrend ein piezoelektrischer Feinantrieb die Bewegung mit der erfor-
derlichen Genauigkeit zuléft.
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- Die Grobverstellung wird durch einen auflerhalb des 4 K Bereiches bei 77 K montierten
Schrittmotor angetrieben, wobei die erforderliche Drehbewegung kontaktlos iiber eine
lichtdichte, magnetisch wirkende Durchfithrung in den 4 K Bereich iibertragen wird.

- Zur wirksamen Unterdriickung hoherfrequenter Drehschwingungen (iiber ~ 50 Hz), wird
eine als mechanischer Tiefpafl wirkende, passive Wirbelstromdidmpfung direkt am Gitter
montiert.

Beugungsagitter

Rotations-
messwandler

Drehachse

piezoelektrischer
Translator

Antriebsachse
(Grobantrieb)

Rollengewindetrieb

Abbildung 2.38: Der Prototyp des in FIFI LS verwendeten kryogenen Gitterantriebes.

Kernstiick des Grobantriebes ist ein hochpriziser Rollengewindetrieb mit Rollenriickfithrung
der Firma SKF mit einer Steigung von 1 mm, der bei einer Gewindelinge von 300 mm eine
Steigungsgenauigkeit von 23 pm aufweist. Der Gewindetrieb wurde durch Entfetten und Be-
schichten mit einem Trockenschmiermittel (zum Beispiel Wolframdisulfid) fiir den kryogenen
Betrieb umgeriistet. Bei einer Drehung des Rollengewindetriebes laufen die beiden durch eine
federbelastete Konterverschraubung spielfrei gemachten Rollengewindemuttern vor beziehungs-
weise zuriick. Diese Bewegung wird iiber eine Anordnung von Schubstange und Hebel auf eine
geschlossene Rahmenstruktur tibertragen. Diese Anordnung bildet damit ein préizises Getrie-
be, mit dem eine Drehung am Rollengewindetrieb mit hohem Untersetzungsverhéltnis in eine
Drehung des Rahmens iibersetzt. Das Untersetzungsverhiltnis hingt von der Steigung des
Gewindetriebes und der Linge des Triebhebels ab und betréigt, wie man durch einfache geo-
metrische Uberlegungen herleiten kann, in unserem Fall (Steigung: 1 mm, Hebellinge: 55 mm)
etwa 1:346, wobei sich dieses Verhiltnis abhingig von der Gitterstellung geringfiigig dndert.

Die Rahmenstruktur selbst ist als Halter fiir zwei mechanisch in Serie wirkende piezoelek-
trische Translatoren (Firma PI, Typ P-239.60) ausgelegt, die das Gitter wiederum iiber einen
Hebel, der in diesem Fall Teil der Gitterstruktur ist, relativ zum Rahmen bewegen. Die Pie-
zotranslatoren haben bei Raumtemperatur einen maximalen Verstellweg von 100 pm (£20%),
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der sich allerdings erfahrungsgemif bei 4 K auf ungefihr 1/4 des Raumtemperaturwertes ver-
ringert. Als positiver Nebeneffekt verschwindet dabei allerdings die bei Raumtemperatur noch
deutlich auftretende Hysterese in der Piezobewegung praktisch vollstindig. Die Translatoren
sind auf Bewegungen mit Sub-Nanometer Auflosung ausgelegt, wodurch eine Feinbewegung des
Beugungsgitters mit Sub-Bogensekunden Genauigkeit durchgefithrt werden kann.

Zur hochprézisen und zuverlissigen Bestimmung der aktuellen Gitterposition wird ein IN-
DUCTOSYN Rotationsmewandler der Firma FARRAND (3.94 inch, 512 pole) eingesetzt,
dessen Rotor direkt mit dem Gitter und dessen Stator ortsfest mit der Haltestruktur ver-
bunden ist. Die Ausleseauflésung kann in der Kontrollelektronik gewihlt werden, wobei eine
Auflésung von bis zu 0.077 Bogensekunden erreicht wird. Um jedoch eine solche Genauigkeit
tatséichlich iiber eine volle Drehung zu erreichen, miifite die Justage des Mewandlers und die
Zentrierung des Rotors und Stators zueinander mit einer Prézision von ~0.1 pgm durchgefiihrt
werden. Fiir die geforderte Genauigkeit von 4 Bogensekunden iiber den Schwenkbereich von
420° ist jedoch eine Justageprézision von etwa 5 pym ausreichend.

Bei hochempfindlichen Messungen an Bord eines Flugzeuges stellt der hohe Vibrationspegel
ein besonderes Problem dar. Das Vibrationsspektrum weist dabei bei mehreren, relativ engban-
dige Spitzen auf, die bei den Resonanzfrequenzen diverser Strukturen des Flugzeuges und des
Teleskops auftreten und aus einem allgemeinen breitbandigen Untergrund herausragen. Abbil-
dung 2.39 zeigt ein typisches (simuliertes) Vibrationsspektrum, wie es an Bord von SOFIA in
vertikaler Richtung auftreten wird. Alleine das Teleskop weist im Frequenzbereich zwischen 20
- 110 Hz etwa 25 Eigenfrequenzen auf.
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Abbildung 2.39: Simuliertes Vibrationsspektrum in vertikaler Richtung an Bord von SOFIA.

Um unter diesen Bedingungen storungsfreie Beobachtungen durchfithren zu kénnen, wur-
de der Gitterantrieb mit einer Reihe von aktiven und passiven Dampfungssystemen versehen.
Zum einen 13uft der piezoelektrische Feinantrieb in einer geschlossenen Regelschleife, in der wir
erwarten, Abweichungen im Bogensekundenbereich bis zu einer Grenzfrequenz von etwa 10 Hz
ausgleichen zu konnen. Um auch eine wirksame Dampfung héherfrequenter Vibrationen sicher-
zustellen, werden an der Unterseite des Gitters mehrere ,Paddel® aus hochleitfihigem Material
wie zum Beispiel Reinaluminium oder OFHC Kupfer montiert, die im Feld von Hochfluf}-
Permanentmagneten aus Neodym-Eisen-Bor laufen. Bei einer Bewegung der Gitter werden in
den Paddeln Wirbelstrome entsprechend der Lenzschen Regel induziert, durch die die Bewe-
gungsenergie wirksam dissipiert wird. Die Wirksamkeit dieser Wirbelstromdiampfung nimmt
fiir hohere Frequenzen zu, die Grenzfrequenz wird so eingestellt, da} die passive Dampfung
iibernimmt, wenn die Frequenzen fiir die aktive Regelung zu grofl werden.
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Kontrollelektronik

Um auf die besonderen, zum Teil noch nicht einmal genau bekannten (weil nur simuliert vor-
liegenden) Gegebenheiten an Bord des SOFIA Flugzeuges eingehen zu kénnen und dabei ein
Hochstmafl an Flexibilitdt zu bewahren, wurde die Auslese- und Kontrollelektronik fiir die
beiden, zur Bestimmung der Gitterposition eingesetzten INDUCTOSYN Rotationsmefwandler
selbst entwickelt. In Abbildung 2.40 ist das Prinzipschaltbild der Kontrollelektronik dargestellt.
Die Schaltung ist funktionell in drei Grundeinheiten gegliedert:

e Oszillator
e Vorverstirker
e Positions - Digital Wandler

Die einstellbare Erregerspannung wird von einem kommerziell erhéltlichen Oszillator der Firma
Analog Devices generiert, der auflerdem gleichzeitig ein Referenzsignal fiir die phasensensitive
Messung des Positionssignals liefert. Weil die Detektion der Ortsinformation phasenabhéingig
zu diesem Referenzsignal durchgefithrt wird, ist die korrekte Phasenlage des Referenzsignals
zum Meflsignal von entscheidender Bedeutung. Aus diesem Grund ist ein verstellbarer Pha-
senschieber vorhanden, mit dem die von den nachfolgenden Komponenten im Detektionskreis
erzeugte Phasenverschiebung kompensiert werden kann.
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Abbildung 2.40: Blockschaltbild der Ausleseelektronik fir die zur Bestimmung der Gitterposition
verwendeten Rotationsmefwandler.

Die MeBwandler benotigen einen relativ hohen Erregerstrom von etwa 0.25 - 0.5 A um
ein detektierbares Signal zu liefern. Um jedoch den Wérmeeintrag auf die kalte 4 K Arbeits-
fliche moglichst gering zu halten, kénnen als Zuleitungsdrihte fiir die Erregerspannung nur
diinne Konstantandrihte verwendet werden. Andererseits liegt der elektrische Widerstand der
im Kryostaten verwendeten Konstantandriahte bei etwa 50 €, wodurch diese Dréhte bei dem
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nominellen Erregerstrom mehrere Watt dissipieren - ein fiir den Heliumkryostaten unakzepta-
bel hoher Wirmeeintrag. Weil andererseits jedoch die Kupferwindungen des Mefiwandlers bei
4 K nur mehr einen Widerstand von etwa 70 m{2 aufweist, muf} in diesem Fall nur eine Erre-
gerspannung von 35 mV angelegt werden, um einen Erregerstrom von 0.5 A zu erreichen. Diese
Spannung kann erzeugt werden, indem ein ,,Hochspannungssignal“ von 1.75 V an die Primérsei-
te eines auf der kalten Platte montierten Transformators mit einem Wicklungsverhéltnis vom
50:1 gelegt wird. Der Transformator iibersetzt dann den sekundirseitigen Lastwiderstand Ry
des Meflwandlers in einen scheinbaren primérseitigen Widerstand R; entsprechend der Glei-
chung:
Ny

Ry = (E)Q Ry (2.65)

Nibezeichnet dabei die primérseitige und Ny die sekundirseitige Windungszahl. Der primérsei-
tige Widerstand betrigt somit 175 € und der Primérstrom 10 mA. Dieser niedrige Strom kann
problemlos iiber die erwidhnten diinnen Drihte in das kryogene System eingeleitet werden, oh-
ne einen erh6hten Wiarmeeintrag durch Warmeleitung oder Energiedissipation in Kauf nehmen
zu miissen. Die primérseitige Erregerspannung wird dann von einem differentiellen Leistungs-
verstirker geliefert.

Die Mefiwandler liefern zwei Ausgangssignale im mV-Bereich, in deren relativer Amplitude
die Positionsinformation kodiert ist. Diese Signale werden in getrennten, rauscharmen Vor-
verstarkerstufen verstirkt und von einem kommerziellen Positions - Digitalwandler (Analog
Devices) direkt in digitale Positionsinformation mit einer einstellbaren Auflésung von 10, 12,
14 oder 16 bit iibersetzt. Die von uns verwendeten Mewandler haben die Eigenschaft, dafl
die Positionsinformation nur innerhalb eines Winkels von 1.406° (ein ,,Zyklus“) eindeutig ist
und sich danach wiederholt. Um damit die aktuelle Gitterposition im gesamten Schwenkbe-
reich der Beugungsgitter (40°) auslesen zu konnen, muf} der digitale Positionswert durch einen
5 bit Zidhler erweitert werden, der die jeweils durchlaufenen Zyklen unter Beriicksichtigung
der Drehrichtung angibt. Die gesamte digitale Positionsinformation wird von einem Steuer-PC
eingelesen. Uber die Steuersoftware kann dann die Gitterposition entsprechend den jeweiligen
Erfordernissen entweder in einer geschlossenen Regelschleife konstant gehalten (Beobachtungs-
fall) oder nach Unterbrechen der Regelschleife auf eine neue Wellenlidnge eingestellt werden.

In Tabelle 2.6 sind die wichtigsten Leistungsmerkmale der Ausleseelektronik zusammenge-
faf3t.

Erregerfrequenz einstellbar 5 - 20 kHz

Positionsauflosung | 10, 12, 14 oder 16 bit/Zyklus

4.9, 1.24, 0.31 oder 0.077 Bogensekunden
Zykluszihler 5 bit

Tabelle 2.6: Leistungsmerkmale der Kontrollelektronik fir den Gitterantrieb.

Die Drehdurchfiihrungen

Die Grobverstellstufe des Gitterantriebes wird von einem auf der 77 K Flache montierter, durch
einfache Modifikationen fiir den kryogenen Einsatz umgeriisteten Schrittmotor angetrieben. Um
die Wirmelast auf das Fliissig-Heliumbad zu minimieren und zudem eine ,,Leckstrahlung® aus
dem 77 K-Bereich zu verhindern, wurde zur Durchfiihrung der Drehbewegung vom Motor auf
den Rollengewindetrieb eine kontaktlose, magnetisch wirkende Kupplung entwickelt. Die Kupp-
lung besteht aus zwei parallel zueinander montierten Aluminiumhaltern, an deren Umfang 20
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Hochflulmagnete aus NdFeB angeordnet sind. Die Fluflinien der individuellen Magnete werden
durch Weicheisenringe, die als Joch an der Riickseite der Halter angebracht sind, geschlossen.
Auf diese Weise kann das Magnetfeld im Wesentlichen auf den Raum zwischen den Haltern be-
schriankt werden. Der mit einer Hallsonde gemessene Verlauf des axialen Magnetfeldes (parallel
zur Drehachse) im Raum auferhalb der Kupplung ist aus Abbildung 2.41 ersichtlich.
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Abbildung 2.41: Der Abfall der azialen Komponente des Magnetfeldes By, By auferhalb der
Magnetkupplung als Funktion des Abstandes vom Aufenradius dy, do, gemessen bei einem
Spaltabstand von 5 mm. Es wurden die im eingelegten Bild dargestellten Fdlle ,neben einem
Magnet® (Index 1) und ,zwischen zwei Magneten® (Index 2) untersucht. Der Durchmesser der
verwendeten Hallsonde betrigt 6 mm.

Zwischen den beiden Kupplungshélften befindet sich der Strahlungsschild des mit fliissigem
Helium gekiihlten Bereiches. Um die durch induzierte Wirbelstrome bedingte Energiedissipa-
tion aus der Drehbewegung zu minimieren, sollte das Schildmaterial im Bereich der Kupplung
aus einem moglichst diinnen Blech mit moglichst schlechter elektrischer Leitfahigkeit ausgefiihrt
sein. Dabei kommt vor allem Edelstahl oder mehrere Schichten aus metallbedampften Mylar-
folien in Betracht. Weil die endgiiltige Materialwahl noch durch Experimente betétigt werden
soll, ist der mechanische Aufbau der Kupplung so ausgelegt, dafl das Schildmaterial in diesem
Bereich einfach ausgewechselt werden kann.

Da die Kopplung der Drehkréifte kontaktlos durch Magnetfelder erfolgt, stellt die beschrie-
bene Durchfithrung keine starre Kupplung dar. Im unbelasteten Zustand befinden sich die
Magnete durch ihre umgekehrte Polung in Potentialminima.

Bei blockierter Abtriebsseite kann die Antriebsseite durch Aufbringen eines Drehmomentes
M um einen Winkel ¢ gegen das Winkelrichtmoment D verdreht werden, was fiir ein System
mit Trigheitsmoment I bedeutet, dafl in Analogie zu einem Feder - Massesystem eine Torsi-
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onsschwingung mit einer Resonanzfrequenz entsprechend Gleichung 2.66 erfolgen kann.

1 |D
fres = 2_ - (266)
T

1
Das Winkelrichtmoment D ist dabei Abhéngig von der Anzahl der verwendeten Magnete und
des Abstandes zwischen den Halteplatten (Spaltbreite). Die gemessene Resonanzfrequenz und
das daraus ermittelte Winkelrichtmoment als Funktion der Spaltbreite ist in Abbildung 2.42
dargestellt.
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Abbildung 2.42: Der Verlauf der Resonanzfrequenz und des Winkelrichtmomentes als Funktion
der Spaltbreite fir eine Kupplung mit 20 Magnetpaaren.

Eine Abschéitzung der in der Antriebskette zu erwartenden Resonanzen ist fiir den Ein-
satz auf einem Flugzeug besonders wichtig, weil das System nach Moglichkeit so ausgelegt
werden soll, dafl unvermeidliche Resonanzen in einem moglichst vibrationsarmen Bereich des
Anregungsspektrums (sieche Abbildung 2.39) zu liegen kommen.

Mechanische Eigenschaften

Angesichts des reichen Vibrationsspektrums an Bord des SOFIA-Flugzeuges erscheint eine ef-
fiziente Anregung aller erdenklichen Resonanzen in der Antriebskette der Beugungsgitter wie
auch in den strukturellen Teilen des Antriebes selbst als sehr wahrscheinlich. Weil aber jede
Verdnderung der Gitterposition einer Wellenldngenverschiebung entspricht, kann wihrend ei-
ner Beobachtung eine Verdnderung der Gitterposition nur bis zu einem gewissen Maf} toleriert
werden, um die korrekte Abtastung der spektralen Information mit der geforderten Auflésung
nicht zu gefihrden. Fiir FIFI LS wurde die maximal zu tolerierende Abweichung auf 4 Bogen-
sekunden festgelegt, was einer Verschiebung der spektralen Information um etwa 1/10 Pixel
entspricht.
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Wie bereits in Abschnitt 2.4.1 erwdhnt, verfiigt der Gitterantrieb iiber zwei Ddmpfungs-
mechanismen: Eine aktiv geregelte Dadmpfung fiir die niederfrequenten Schwingungen und ei-
ne passive Wirbelstromddmpfung fiir den Anteil der hoherfrequenten Schwingungen. Weil die
Wirbelstromdampfung fiir hohe Frequenzen effektiver arbeitet und eine aktive Regelung erfah-
rungsgemif nur bis zu etwa 10% der niedrigsten Resonanzfrequenz des Systems funktioniert,
ist es sinnvoll den Gitterantrieb mechanisch so auszulegen, dafl die niederfrequenteste System-
resonanz bei einer moglichst hohen Frequenz auftritt.

Die Beugungsgitter selbst weisen durch ihre fachwerksartige Struktur einen umfangreichen
Satz an Eigenschwingungen auf, deren Grundschwingungen allerdings im Bereich von minde-
stens einem Kiloherz und damit im einem Bereich des Vibrationsspektrums (Abbildung 2.39)
liegen, in dem kaum noch eine nennenswerte Anregung erfolgt.

In der Antriebseinheit selbst mufl mit dem Auftreten einer grofleren Zahl potentiell nieder-
frequenter Resonanzen gerechnet werden. Die Wichtigsten sind dabei: Die Schwingung des Git-
ters relativ zur Rahmenstruktur des Feinantriebes mit der Federwirkung der Piezoelemente, die
Torsionsschwingung des Gitters aufgrund einer Verwindung der Rahmenstruktur, die Schwin-
gung des gesamten Feinantriebes durch Federwirkungen im Grobantrieb und die Schwingung
des gesamten Gitteraufbaus durch die Federwirkung der magnetischen Kupplung. In einzel-
nen Féllen, in denen die mafigeblichen Federkonstanten bekannt sind, kann die theoretische
Resonanzfrequenz durch Gleichung 2.66 abgeschétzt werden. Werte fiir die Federkonstanten
wurden dabei fiir die Piezoelemente (Literaturwert) und die magnetische Kupplung (Messung)
ermittelt.

Die Steifigkeit k der piezoelektrischen Elemente kann durch Gleichung 2.67 in ein Winkel-
richtmoment iibersetzt werden:

p=Y_ kL?, (2.67)
¢
M bezeichnet dabei das Drehmoment, dafl eine Drehung um den Winkel ¢ bewirkt, und L die
Hebellénge, also den Abstand von der Rotationsachse in dem der Piezo angreift. Die Gesamt-
steifigkeit der beiden in Reihe verwendeten Piezos betrigt 45 N/um bei einer Hebelldnge von
15 mm. Mit einem Trigheitsmoment des Beugungsgitters von 4.27 x 1073 kgm? ergibt sich eine
theoretische Resonanzfrequenz von etwa 245 Hz.

Das Winkelrichtmoment der magnetischen Kupplung kann aus Abbildung 2.42 entnommen
werden. Durch eine Getriebestufe, wie sie der Rollengewindetrieb des Grobantriebes darstellt,
wird dieses Winkelrichtmoment D entsprechend der Gleichung 2.68 in ein effektives Winkel-
richtmoment D,y iibersetzt.

D

Das Ubersetzungsverhiltnis » der Getriebestufe betréigt in unserem Fall: r = 1/346 (sieche Ab-
schnitt 2.4.1). Bei einer Spaltbreite von 5 mm betrigt das Winkelrichtmoment etwa 3 Nm/rad,
woraus sich ein effektives Winkelrichtmoment von 3.6 x 10° Nm/rad ergibt. Bei einem Triigheits-
moment von etwa 6.7 x 1073 kgm? betrigt die errechnete Resonanzfrequenz rund 1200 Hz und
liegt damit im unkritischen Bereich.

Eine Messung am realen Gitterantrieb ergibt jedoch fiir die niedrigste Resonanzfrequenz
einen Wert von etwa 60 Hz, wobei bis auf die Magnetdurchfithrung alle erwéhnten Beitrige
in etwa gleiche Anteile zu haben scheinen. Daraus kann geschlossen werden, dafl die einzelnen
Komponenten des Gitterantriebes noch nicht optimal ausgelegt sind, so daf bei der Kraftiibert-
ragung die jeweiligen Federkonstanten nicht ideal ausgenutzt werden.
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2.4.2 Sonstige Komponenten

Neben dem Antrieb der Beugungsgitter, die zweifellos die komplexesten beweglichen Kompo-
nenten in FIFI LS darstellen, werden noch eine Vielzahl von kryogenen Antrieben eingesetzt.
Je nach Einsatzzweck und Einsatztemperatur werden dabei verschiedene Antriebskonzepte zur
Anwendung kommen. Eine besondere Herausforderung stellen naturgemafl diejenigen Kompo-
nenten dar, die bei einer Temperatur von 4 K arbeiten sollen, weil hier aufgrund der hohen
Verlustwiarme handelsiiblicher Motoren kein Direktantrieb von den 4 K Arbeitsplatte aus er-
folgen kann. Von dieser Schwierigkeit sind, aufler den Gitterantrieben, vor allem die Antriebe
betroffen, die zum Austausch des dichroitischen Strahlteilers am Spektrometereingang und
zum Wechseln des Filters in der Pupille des kurzwelligen Detektors dienen (vergleiche Ab-
schnitt 2.2.7). Wihrend zum Austausch der Strahlteiler, dhnlich wie fiir den Gitterantrieben,
ein Schrittmotor mit Magnetdurchfiithrung vorgesehen ist, konnte diese Variante fiir den Fil-
terwechsler im blauen Spektrometer aus Platzmangel nicht eingesetzt werden. Hierfiir wurde
ein spezieller Kryomotor konstruiert, der durch die Verwendung von kernlosen Luftspulen ei-
ne extrem niedrige Verlustleistung aufweist und damit direkt bei einer Temperatur von 4 K
betrieben werden kann.

Die genaue Konstruktion der gechoppten Kalibrationsquelle (Abschnitt 2.2.5) ist noch nicht
festgelegt. Der Antriebsmotor wird allerdings aller Wahrscheinlichkeit nach ebenfalls bei einer
Temperatur von 4 K betrieben werden. Inwiefern sich der erwdhnte Kryomotor fiir diesen
Einsatz eignet wird zur Zeit gepriift.

Wesentlich einfacher gestaltet sich der Antrieb der kryogenen Komponenten, die sich auf
einer Temperatur von 77 K befinden, weil hier die diversen Motoren aufgrund der im Vergleich
zu fliissigem Helium fast 70x héheren Verdampfungswirme von fliissigem Stickstoff direkt be-
trieben werden konnen. Dementsprechend sind fiir den Antrieb des K-Spiegels (Abschnitt 2.2.3)
sowie fiir den Antrieb des Klappspiegels, mit dem die Kontinuumsstrahlung der Kalibrations-
quelle in den Strahlengang der Spektrometer eingekoppelt wird, geregelte Gleichstrommotoren
oder Schrittmotoren vorgesehen, die in unmittelbarer Nihe der jeweiligen Komponente direkt
an der kryogenen Arbeitsplatte montiert werden.

2.5 Die Detektoren

In FIFI LS wird in jedem der beiden Wellenldngenbinder ein eigenes 16 x 25 Pixel grofies
Detektor-Array eingesetzt. Diese wurden in unserer Arbeitsgruppe basierend auf die Erfah-
rungen mit dem Infrarot-Experiment FIFI (Poglitsch et al., 1991) entwickelt und stellen zur
Zeit die weltweit grofiten und leistungsfahigsten auf Photoleitern basierenden Detektor-Arrays
fiir den Ferninfrarotbereich dar. Eine sehr ausfiihrliche Beschreibung des Aufbaues und der
Funktion der Detektoren findet sich in der Dissertation von D. Rosenthal (Rosenthal, 2001)
weshalb an dieser Stelle nur eine kurze Zusammenfassung gegeben wird.

i

Bei dem verwendeten Detektormaterial handelt es sich um mit Gallium dotiertes Germani-
um. Die Akzeptorniveaus dieses extrinsischen Photoleiters liegen ca. 10 meV iiber dem Niveau
des Valenzbandes, so dafl eine Photoionisation der Storstellen bis zu einer Grenzwellenldnge von
etwa 115 pm stattfinden kann. Um den Empfindlichkeitsbereich des Photoleiters zu lingeren
Wellenléngen auszudehnen, wird das Material mechanisch entlang der [100]-Kristallrichtung bis
nahe an die Bruchgrenze gedriickt (Kazanskii, Richards & Haller, 1977). Durch die mechani-
sche Belastung wird das Kristallgitter verzerrt und die Kristallsymmetrie gebrochen, wodurch
die vierfache Entartung des Valenzbandes teilweise aufgehoben wird. Ein Teilniveau wird da-
bei energetisch abgesenkt, ein anderes angehoben, so dafl der Abstand des Dotierniveaus zum
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Valenzband effektiv auf bis zu 5 meV verringert und damit die Grenzwellenlinge auf etwa
220 pm verschoben werden kann. Um bei einer so geringen Bandliicke eine thermische Ionisati-
on der Storstellen und den damit verbundenen Dunkelstrom zu verhindern, mufy der Photoleiter
allerdings auf unter 2 K gekiihlt werden.

Durch den Einsatz individueller Detektor-Arrays in den beiden Spektrometer-Bandern wird
eine optimale Anpassung der Detektorempfindlichkeit an den jeweiligen Wellenléngenbereich
ermoglicht. Im langwelligen Band kommt ein voll gestrefites Array zum Einsatz, dessen grofite
Empfindlichkeit im Wellenldngenbereich zwischen etwa 70 - 220 pm liegt. Im kurzwelligen Band
werden die Pixel - hauptséchlich um dem Array mechanische Stabilitat zu verleihen - mit ca.
10% der Maximalkraft gedriickt. Der Empfindlichkeitsbereich des ,ungedriickten®* Detektors
liegt dann zwischen ungefihr 50 - 115 pm.

Die beide Detektor-Arrays sind sehr dhnlich aufgebaut. Sie bestehen aus jeweils 25 einzelnen
Segmenten (,Spalten“) in denen je 16 Einzelpixel iibereinander gestapelt sind. Durch einen
Klemmechanismus an jedem Segment kann auf die 16 Pixel eines Stapels der erforderliche
mechanischer Druck ausgeiibt werden.

Festkbrperfeder Entkopplungsschlitz

Hartmetallgelenk

Detektorpixel

\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\ = Lichtsammelhérner

i

Saphirplattchen

CuBe Kontakt Stgnaldrant \ J §§&\\\\\

Feingewindeschraube

Abbildung 2.43: Mechanischer Aufbau eines Detektorsegmentes aus 1 X 16 Pizel. Das gesamte
Detektor-Array ist aus 25 solcher Segmente zusammengesetzt.

Wegen der relativ hohen Reflektivitit des Detektormaterials von ungefahr 35% und dessen
gleichzeitig durch die geringe Dotierkonzentration (ng, =~ 1020 — 102! m~=3) niedrigen Absorp-
tionskoeffizienten wird der Detektorstapel in einen goldbedampften, zylindrischen Hohlraum
gesetzt, der die nicht absorbierte Strahlung zum Detektor zuriickreflektiert und durch den dar-
aus resultiereden mehrfachen Durchgang der Strahlung durch das Pixel die Quantenausbeute
des Detektors entscheidend erhéht. Um eine Reflektion der Strahlung von einem Pixel zum
Nichsten und damit ein Ubersprechen von spektraler Information zu vermeiden, muf allerdings
beim mechanischen Aufbau des Detektorstapels besonderes Augenmerk auf die Lichtdichtheit
der Komponenten zwischen den individuellen Pixeln gelegt werden.
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Der Querschnitt eines Einzelpixels betrédgt 1 x 1 mm bei einer Linge von 1.5 mm in der
[100]-Kristallrichtung. Optisch ist fiir ein Detektorelement aber eine Fliche von 3.6 X 3.6 mm in
der Brennebene des Detektors vorgesehen. Um eine flichenfiillende Ausniitzung des in der Bren-
nebene ankommenden Flusses zu gewahrleisten, mufl die Strahlung mit einer Anordnung von
sogenannten Lichtsammelhornern in die Offnungen des integrierenden Hohlraumes konzentriert
werden. Fiir jedes Detektorpixel ist ein individuelles Lichtsammelhorn vorgesehen, das aufgrund
seiner konischen Form und seiner hochreflektierenden Goldbeschichtung die eintreffende Strah-
lung durch mehrfache Reflektion zum Detektor weiterleitet. Die Lichtsammelhorner sind derart
ausgefiihrt, dafl sie nur Strahlenbiindel weiterleiten, die aus einer bestimmten Richtung und mit
einem bestimmten Offnungsverhiltnis in den Konus eintreten. Werden die Lichtsammelhérner
individuell so verkippt angeordnet, dafl ihr ,Gesichtsfeld“ mit einer gemeinsamen Pupille vor
dem Detektor iibereinstimmt, stellt diese Anordnung ein auflerordentlich effizientes Mittel zur
Streulichtunterdriickung dar.

Umfangreiche Analysen des Detektorstapels mit Finite-Elemente Modellen haben gezeigt,
da der Druck sehr homogen auf die Pixel aufgebracht werden mufl, um eine inhomogene
Empfindlichkeitsverteilung oder im schlimmsten Fall die mechanischen Zerstérung der Pixel zu
vermeiden. Weil allerdings der Druck entlang eines so langen Stapels durch nicht ganz paral-
lel Pixelflichen und kleine Fehler bei der Zentrierung sehr rasch inhomogen wird, muflte eine
komplizierte Anordnung von gelenkskapseldhnlichen Hartmetallteilen entwickelt werden, in der
jedes einzelne Pixel gelenkig gehaltert wird. Im Detailausschnitt der Abbildung 2.43 ist darge-
stellt, wie diese Anordnung aufgebaut ist um den Druck auf ein Pixel optimal weiterzuleiten
und dabei gleichzeitig geringe Toleranzen in der Pixelform ausgleicht. Die beiden Klemmfldchen
der Pixel sind als elektrische Kontaktflichen ausgefithrt und mit Gold bedampft. Eine gemein-
same Bias-Spannung wird auf das Gehéduse angelegt und iiber die Hartmetallgelenke auf das
eine Ende der Pixel iibertragen. Das Signalende der Pixel wird iiber Kupfer-Beryllium Plitt-
chen kontaktiert, die gleichzeitig die Aufgabe haben, den angelegten Druck homogen auf den
Detektor weiterzuleiten. Mit einem diinnen (50 pum) Saphirscheibchen ist dieser CuBe-Kontakt
gegen die Biasspannung isoliert.

Weil bei der Abkiihlung des Detektors iiber die Linge des Stapels bereits eine so grofie diffe-
rentielle Kontraktion auftritt, dal der mechanische Druck auf die Pixel unkontrolliert zunehmen
wiirde, ist der aus einer hochfesten Aluminiumlegierung gefertigt Halter des Detektorstapel so
als Festkorperfeder ausgelegt, dal er durch Deformation seines C-férmigen Abschnittes die
thermische Kontraktionen aufnehmen kann. Um dabei allerdings den Stapel nicht zu verbie-
gen, muf} der federnde Teil des Halters vom eigentlichen Pixeltrdger durch einen beinahe die
ganze Liange des Halters umfassenden Schlitz entkoppelt werden. An einem Ende des Halters
befindet sich eine Feingewindeschraube, iiber die der Druck auf den Pixelstapel aufgebracht
wird.

Am riickseitigen Ende des Halters, in unmittelbarer Nihe zu den Detektorpixeln wird die
sogenannte ,,Cold Read-Out“-Elektronik (CRE) montiert. Dabei handelt es sich um speziell
von der Firma IMEC (Leuven) fiir das satellitenstationierte Experiment Herschel-PACS ent-
wickelte integrierte CMOS Schaltkreise, die bei Temperaturen von weniger als 2 K arbeiten.
Die Funktionsweise der CRE entspricht einem integrierenden Vorverstirker mit nachfolgender
Multiplexer-Stufe. Die gesamte Information der beiden 16 x 25 Pixel umfassenden Detektor
Arrays wird bereits bei Raumtemperatur von 16 bit-BiCMOS analog-digital Konvertern ver-
arbeitet, von einem Digitalmultiplexer serialisiert und iiber Glasfaserkabel an den Datenerfas-
sungsrechner weitergeleitet.

Tabelle 2.7 gibt noch einmal eine Zusammenstellung der wichtigsten Merkmale des Detek-
torsystems.

87



Kurzwelliger Detektor | Langwelliger Detektor
Aktives Material Ge:Ga; ungedriickt Ge:Ga; gedriickt
Dotierkonzentration ~ 1.5 x 10" cm™3 ~ 1.5 x 10" cm™3
Wellenldngenbereich 40 - 120 pm 120 - 210 pm
Pixelzahl 16 x 24 16 x 24
Pixelgrofie 1x1x1.5mm 1x1x1.5mm
Betriebstemperatur ~3.5 K ~1.8 K
Widerstand bei Betriebstemperatur 100 MQ - 1 GQ 10 - 100 GQ
Pixelkapazitit 0.094 pF 0.094 pF
Biasfeld 100 - 200 Vm ™! 30 - 70 V™!
NEP (bei 1.2 x 10712 W) * ~ 1.3 x 10716 WHz1/2
Quanteneffizienz * ca. 30%

Tabelle 2.7: Allgemeine Kenngrifien der beiden in FIFI LS verwendeten Detektoren. Fiir die
mit * bezeichneten Grofien liegen zur Zeit noch keine Mefwerte vor.

2.6 Kryo-Mechanisches Design

Die Ferninfrarotemissivitiit der goldbeschichteten Spiegel liegt im Bereich von einigen 10~ und
ist damit zwar sehr gering, aber dennoch keineswegs vernachléssigbar. Die von ungekiihlten
Spiegeloberflichen emittierte thermische Strahlung kann sogar eine Hauptquelle fiir Hinter-
grundstrahlung im gesamten Strahlengang darstellen. Um diesen unerwiinschten Strahlungs-
untergrund zu minimieren, ist eine Kiihlung des optischen Systems auf eine Temperatur von
77 K (Eingangsoptik) und 4 K (Spektrometeroptik) unumgénglich. Dariiber hinaus sollen die
beiden Detektoren auf eine Temperatur zwischen etwa 2 K (langwelliger Detektor) und ~ 3 K
(kurzwelliger Detektor) gehalten werden, um deren optimale Funktion mit geringem Dunkel-
strom zu gewéhrleisten. Um diese verschiedenen Temperaturen zuverlissig iiber einen lingeren
Zeitraum aufrechterhalten zu kénnen, wird ein aufwendiges Kryostatendesign benétigt. In den
folgenden Abschnitten wird dessen Aufbau mit dem dazugehoérenden Vakuumsystem, sowie dem
mechanischen Support im Detail beschrieben. Auflerdem wird auf die mechanische Halterung
des Instrumentes am SOFIA-Instrumentenflansch eingegangen.

2.6.1 Uberblick

Abbildung 2.44 zeigt den mechanischen Aufbau von FIFI LS in Form eines Langsschnittes durch
den Kryostat. Das Instrument kann aufgrund der Funktion seiner einzelnen Komponenten in
die folgenden funktionellen Untergruppen unterteilt werden:

e Der Koppelflansch mit Boresight-Box
e Das Vakuumgefif

e Der Fliissig-Stickstoff Behilter

e Der Fliissig-Helium Behélter

e Der Helium IT Behélter

Der Koppelflansch dient der druckfesten Ankoppelung des Instrumentes an das unter Stra-
tosphirendruck befindliche Teleskopsystem. Seine mit zwei O-Ringen abgedichtete und nor-
mal zum Eintrittsstrahl in alle Richtungen verschiebbare Ringkonstruktion erlaubt den Aus-
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gleich kleiner Toleranzen bei der Montage der Instrumentes am Teleskop. Bei dieser Kon-
struktion befindet sich die sogenannte Boresight-Box, die den ersten dichroitischen Strahlteiler
und die vorderen Komponenten der Nachfiihroptik enthélt, unter Stratosphérendruck. Damit
stellt das Eintrittsfenster aus Polypropylen die Druckgrenze zum Kryostaten und die Linse der
Nachfithroptik die Druckgrenze zur Flugzeugkabine dar. Der Bereich des Koppelflansches und
der Boresight-Box wird als sicherheitstechnisch besonders kritisch angesehen, weil ein Versa-
gen einer dieser druckbeaufschlagten Komponenten eine direkte Verbindung zur Stratosphére
und damit eine zumindest teilweise Dekompression der Flugzeugkabine zur Folge haben kann.
Aus diesem Grund muflte die Konstruktion und Auslegung dieser Teil mit besonderer Vorsicht
vorgenommen werden.

Vakuumgefai
Flussig-Helium-
ERD % Behalter
NN S DS
SRR SOOENS
Fliissig-Stickstoff- <3 G%%SSB%%%% S5 T 7K Arbeitsolatt
Behalter \ SN -Arbeitsplatte
Helium Il-Behalter §\’
IR =
/// 5 Koppelflansch
I
K Arbol % &)
-Arbeitsplatte NH

Nachfiihrkamera 9) Q
) @@®
{

Haltestruktur

Abbildung 2.44: Der FIFI LS Kryostat im Ldngsschnitt. Die optischen Komponenten werden
hangend auf den verschiedenen kryogenen Platten montiert. Der Lichteintritt erfolgt von rechts
durch den Koppelflansch. Der Strahlverlauf ist grau unterlegt dargestellt.

Das Vakuumgefiaf selbst dient primér dazu, das Isoliervakuum fiir den gesamten kryogenen
Bereich zu halten. Dariiber hinaus stellt es aber auch die eigentliche mechanische Struktur
des Instrumentes dar, welche die Hauptteile des Instrumentes tragt und iiber die FIFI LS mit
dem Teleskop verbunden wird. Auch das Vakuumgefif} stellt eine sicherheitskritische Kompo-
nente dar, weil einerseits bei einem Verlust des Isolationsvakuums das fliissige Helium sehr
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rasch verdampft und einen gefihrlichen Druckanstieg im Vorratsbehélter erzeugen kann und
andererseits, weil das Vakuumgefifl ein Teil der Haltestruktur ist, mit der das Instrument am
Teleskop befestigt wird und damit die vorgeschriebenen Belastungen mechanisch unbeschadet
iiberstehen muf} (siche dazu Abschnitt 2.6.4).

Zur Aufnahme der erforderlichen Mengen kryogener Fliissigkeiten stehen drei Vorrats-
behilter zur Verfiigung. An die Konstruktion dieser Behélter miissen hinsichtlich deren Be-
triebssicherheit besonders hohe Anforderungen gestellt werden, weil ein Versagen einer Kompo-
nente zum Bruch des Isoliervakuums und damit bei ungeeigneter Konstruktion unter Umstinden
zum Versagen aller anderen Komponenten fiihrt.

2.6.2 Das kryogene System

Das Kiihlsystem von FIFI LS ist als Helium-Badkryostat ausgelegt, weil damit die erforder-
lichen Temperaturen vergleichsweise einfach und kostengiinstig erreicht werden kénnen. Das
kryogene System besteht aus insgesamt drei konzentrisch angeordneten Kiithlmittelbehéltern,
deren Fassungsvermoégen an die jeweiligen Anforderungen angepaflt ist. Die wichtigsten Eigen-
schaften des kryogenen Systems sind in Tabelle 2.8 zusammengefaft.

Die Kiihlmittelbehilter

Der kleinste und zugleich innerste Behilter ist der zylindrische Helium II Dewar mit einem Fas-
sungsvermogen von 3.12 Litern fliissiges Helium. An diesen Behélter werden die beiden Detek-
toren angekoppelt. Im MeBbetrieb wird der Druck im Dewar mit einer Vakuumpumpe auf etwa
10 mbar verringert, wodurch sich im Heliumbad eine Gleichgewichtstemperatur von ~ 1.9 K
einstellt und das fliissige Helium in die suprafluide Phase (He II) iibergefithrt wird. Die zur
effizienten Streulichtunterdriickung um die beiden Detektoren herum angebrachten lichtdichten
Baffles werden ebenfalls an das Helium II Bad angekoppelt. Um die thermische Last auf das
verhéltnisméBig kleine Helium IT Volumen durch die Umgebungsstrahlung so gering wie moglich
zu halten, wird der Helium IT Dewar vom eigentlichen Fliissig-Helium Behélter umgeben. Dieser
Behalter besitzt ein Volumen von 35 Liter und ist zur Aufnahme hoher Druckspitzen bei einer
eventuell auftretenden, schlagartigen Verdampfung des Heliumvorrates kuppelformig ausgelegt.
Das Volumen zur Aufnahme des fliissigen Heliums wurde relativ groff gewéhlt, weil damit die
beiden Spektrometer inklusive der zum Betrieb notwendigen optomechanischen Komponenten
(siehe Abschnitt 2.4) und damit der grofite Teil der FIFI LS Optik auf eine Temperatur von et-
wa 4 K gekiihlt werden muf. Die gesamte Spektrometeroptik wird wieder von einem thermisch
an des Heliumbad angekoppelten Strahlungsschild umgeben, der ein Eindringen von Umge-
bungsstrahlung in den gekiihlten Bereich verhindert, womit einerseits die thermische Last auf
die optischen Komponenten verringert, vor allem aber der Einfall von Fremdstrahlung in den
Detektionsstrahlengang verhindert wird. Der Fliissig-Helium Dewar ist wiederum aus thermi-
schen Griinden von einem 31.5 Liter fassenden Fliissig-Stickstoff Behilter umgeben. Der fliissige
Stickstoff aus diesem Behélter dient einerseits dazu, den Bereich der Eingangsoptik auf eine
Temperatur von etwa 77 K zu kiihlen, vor allem aber dazu, iiber einen stickstoffgekiihlten
Strahlungsschild das Auftreffen von Raumtemperaturstrahlung aus den Wianden des Vakuum-
gefiafles auf den Helium-Dewar zu verhindern. Wegen der enormen Oberfliche des Heliumberei-
ches wiirden ohne einen solchen Strahlungsschild etwa 50 Watt thermische Strahlungsleistung
in das Heliumbad eingebracht, was bei der geringen Verdampfungswérme von fliisssigem Helium
(82.46 J/mol bei 4.2 K) ein Verdampfen des gesamten Heliumvorrates innerhalb von weniger
als 20 Minuten zur Folge hétte.
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Alle kryogenen Behilter sind wegen der guten Warmeleitfahigkeit, aber auch aus Griinden
der Gewichtsersparnis aus Aluminiumlegierungen hergestellt, wobei generell versucht wurde,
die fiir Tieftemperaturanwendungen hervorragend geeignete Legierung Al Mg 4.5 Mn zu ver-
wenden. Nur fiir die Fliissig-Stickstoffkannen mufite wegen der dort auftretenden héheren me-
chanischen Spannungen auf die etwas festere Legierung Al Mg Si 1 ausgewichen werden. Alu-
miniumlegierungen kénnen allerdings nur durch relativ aufwendiges Schutzgas- oder Elektro-
nenstrahlschweiflen vakuumdicht verbunden werden, wobei aber mit dem Vorlduferinstrument
FIFI die Erfahrung gemacht wurde, dal zuverlissig heliumdichte Verbindungen nur durch
Elektronenstrahlschweiflen méglich sind.

Behilter: Fliissig-Stickstoff | Fliissig-Helium Helium II
Material: Al Mg Si 1 Al Mg 4.5 Mn | Al Mg 4.5 Mn
Volumen: 31.5 Liter 35.0 Liter 3.12 Liter
Arbeitstemperatur: ca. /5 K ca. 4 K ca. 1.9 K

Tabelle 2.8: Uberblick iber die wichtigsten Eigenschaften des kryogenen Systems von FIFI LS.

Zur Befiillung besitzt jeder Heliumbehilter einen eigenen Fiillstutzen. Um das Befiillung des
Fliissig-Stickstofftanks zu erleichtern, sind fiir diesen Behilter zwei Fiillstutzen vorgesehen. Weil
diese Einfiillstutzen an einem Ende direkt mit dem Vakuumgefifl verbunden sind und sich damit
auf Raumtemperatur befinden, muf} fiir deren Konstruktion ein Material mit moglichst geringer
Wirmeleitfahigkeit gewihlt werden. Weil die kryogenen Platten und damit der untere Bereich
der Kiihlmittelbehilter aber durch die spezielle Form der Aufhingung (siehe nachfolgender
Unterabschnitt) starr mit dem Vakuumgefiff verbunden ist, miissen die Fiillstutzen auflerdem
in einem gewissen Bereich flexibel sein, um die thermischen Kontraktionen beim Abkiihlen
des Instrumentes aufnehmen zu kénnen. Gelost wird dieses Problem durch die Verwendung
diinner Edelstahlwellbélge, die an beiden Enden mit Messingflanschen verlotet sind. Messing
hat einen héheren Wirmeausdehnungskoeffizienten als Stahl, schrumpft also bei Abkiithlung
stirker als der Edelstahlwellbalg, so daf die Lotverbindung nur auf Druck, nicht aber auf Zug
belastet wird. Andererseits ist der Warmeausdehnungskoeffizienten von Messing aber nahezu
gleich dem von Aluminium, was eine direkte Verschraubung der Flansche mit dem Aluminium
der Behélter beziehungsweise des Vakuumgefifies ermoglicht. Die vakuumdichte Verbindung
erfolgt dabei durch eine Metalldichtung vom Typ HELICOFLEX, die durch ihre Elastizitét
die verbleibende differentielle Kontraktion zwischen Flansch und Aluminium ausgleichen kann.
Um Kondenswasser von den Metalldichtungen fernzuhalten wird an den besonders kritischen
Stellen ein zusétzlicher Dichtring aus Viton eingebaut.

Die Arbeitsplatten

Am Boden jedes Kiithlmittelbehilters ist eine ,optische Bank“ in Form einer Aluminiumplat-
te verschraubt. Diese etwas komplizierte Montage hat den Vorteil, dafl die jeweilige optische
Bank kein Teil der als sicherheitskritisch eingestuften kryogenen Behilter ist und damit bei
allfilligen Umbauten der optischen Komponenten, die Verinderungen an der optischen Bank
nach sich ziehen, keine Neuzertifizierung der Kryostaten durchgefiihrt werden mufl. Bei dieser
Art der Verschraubung muf allerdings schon bei der Konstruktion darauf geachtet werden, daf§
durch den Einsatz vieler und méglichst grofler Schrauben eine hohe Kontaktkraft erzielt wird.
Auch die Kontaktflichen selbst sollten durch geeignete Bearbeitungsverfahren (zB. Léppen)
so glatt wie moglich gefertigt und durch bedampfen mit einem weichen Metall (vorzugsweise
Reinstaluminium) vorbehandelt werden. Diese Mafinahmen sind notwendig, um den an den
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Kontaktflichen auftretenden Warmeiibergang moglichst effizient zu gestalten und damit ei-
ne gute thermische Ankopplung der optischen Platten an das Dewargefifl zu gewihrleisten.
In diesem Fall kann die in den kryogenen Bereich eingetragene Wirmeenergie (zum Beispiel
durch Reibungsverluste bei der Bewegung mechanischer Komponenten) rasch in das Warmebad
abgeleitet wird, ohne die optischen Komponenten unnétig zu erwérmen.

Die Position der Arbeitsplatten, die ja die Funktion einer optischen Bank erfiillen miissen,
wird durch jeweils vier Blattfedern aus glasfaserverstirktem Polyimid definiert. Glasfaserver-
bundwerkstoffe weisen eine hohe Festigkeit bei geringer Wérmeleitfahigkeit auf und sind damit
ideal fiir diesen Einsatzzweck geeignet. Die Blattfedern sind so angebracht, dafl die Stick-
stoffplatte am Vakuumgefia$, die Heliumplatte an der Stickstoffplatte und die Helium IT Platte
wiederum an der Heliumplatte hingt. Durch dieses Design wird die Temperaturdifferenz an den
beiden Enden der Blattfedern und damit gleichzeitig der Warmeeintrag durch Warmeleitung
moglichst gering gehalten. Die vier Blattfedern werden jeweils in Paaren an gegeniiberliegenden
Seiten der Arbeitsplatte montiert, so dafl die thermische Kontraktion beim Abkiihlen der Plat-
te in je einer Richtung durch Biegung eines Blattfederpaares abgefangen wird. Da aber jedes
Blattfederpaar nur eine Biegung in eine einzige Richtung zuldfit, wird durch das Zusammen-
spiel zweier orthogonal angebrachter Blattfederpaare das Zentrum der optischen Bank auch bei
thermischer Kontraktion ortsfest gehalten.

Abschitzung der Kryostat-Standzeiten

Weil wihrend eines typischerweise acht Stunden dauernden Beobachtungsfluges keine kryoge-
nen Fliissigkeiten nachgefiillt werden kénnen, mufl schon bei der Konstruktion des Kryostaten
eine Mindeststandzeit angestrebt werden. Die Berechnung der Standzeit gestaltet sich aller-
dings sehr schwierig, weil der Wérmeeintrag in die kryogenen Behilter von einer grofien Zahl
verschiedener Faktoren abhingt und zudem viele Materialeigenschaften bei tiefen Temperatu-
ren nur ungenau oder gar nicht bekannt sind. Um dennoch zu einer glaubhaften Abschitzung
der Kryostat-Standzeit zu gelangen, wurde durch vergleichende Untersuchungen mit dem FIFI
Kryostaten (Geis, 1991), der im Aufbau dem FIFI LS Kryostaten sehr dhnlich ist, versucht, die
verschiedenen Ursachen fiir den Warmeeintrag zu identifizieren und moglichst genaue quantita-
tive Werte fiir deren Wirmeeintrag abzuleiten. Die einzelnen Beitrige konnen dann modelliert
und auf die Helium-Behélter des FIFI LS Kryostaten iibertragen werden, um eine Abschitzung
fiir deren Standzeiten zu erhalten.

Konkret wurde dazu der FIFI Kryostat in verschiedenen Konfigurationen, in denen unter-
schiedliche Quellen fiir den Wirmeeintrag ganz oder teilweise ausgeschaltet wurden, abgekiihlt
und die Zeit bis zum Ende des Heliumvorrates gemessen. Bei bekannter spezifischer Verdamp-
fungswirme von fliisssigem Helium kann man daraus direkt die in den Kryostaten eingebrachte
Wiérmemenge berechnen. Durch Vergleich mit den in anderen Konfigurationen gewonnenen
Zahlenwerte kann so fiir jede Quelle des Wirmeeintrages quantifiziert werden. Fiir Quellen,
deren Beitrag in diesen Versuchen nicht einfach beseitigt werden konnte, wie zum Beispiel die
auf den Dewar auftreffende Umgebungsstrahlung, oder deren Beitrag zu gering war, um in die-
sem Aufbau mefbar zu sein, wurde versucht Modellrechnungen durchzufiihren, wobei fiir die
relevanten Parameter zum Teil ,sinnvollen® Annahmen gemacht werden mufiten. Im Verlauf
dieser Untersuchungen wurde der Kryostat in insgesamt 12 unterschiedlichen Konfigurationen,
unter anderem mit teilweise entfernten Blattfederaufthingungen, abgedeckten Eintrittsfenstern,
entfernten Drehdurchfithrungen, ohne Superisolation oder mit unterschiedlich dimensionierten
Fiillstutzen betrieben. Weil dabei mit den notwendigen Umbauten jeweils nur ein einziger
Abkiihlvorgang pro Woche durchgefithrt werden konnte, beanspruchte die gesamte Mefserie
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dementsprechend einen Zeitraum von mehreren Monaten. Diese zeitaufwendigen Messungen
wurden allerdings durch die Wichtigkeit der so gewonnenen Daten fiir die konkrete Auslegung
des kryogenen Systems gerechtfertigt.

Der Eintrag von Wérmeenergie in das kryogene Bad erfolgt zum einen durch Wiarmeleitung
iiber die diversen zum Betrieb des Instrumentes notwendigen Einbauten wie Kabel, mechanische
Durchfithrungen und die Halterungen der einzelnen Kannen, zum anderen durch Wérmestrah-
lung von den wirmeren Bereichen des Instrumentes. Auflerdem mufl auch der Wérmeeintrag
infolge des Betriebes elektrischer Komponenten in den kryogenen Bereichen beriicksichtigt wer-
den. Die Ergebnisse der Rechnungen sind in Tabelle 2.9 und Tabelle 2.10 zusammengefaft.

FIFI FIFI LS (He) FIFI LS (Hell)
mW | % mW % mW %
Koaxialkabel 5.7 24 47.6 8.4 * -
Sonstige Kabel 0.7 1.3 0.4 0.1 * -
Blattfedern 34.0 | 14.6 34.0 6.0 * -
Durchfithrungen 170 | 7.3 - - - -
Umgebungsstrahlung || 37.1 | 15.9 160.5 28.2 * -
Auflenstrahlung 20.4 | 8.8 6.0 1.1 * -
Fiillstutzen 57.0 | 24.5 57.0 10.0 57.1 44.6
Ausleseelektronik - - - - 10 7.8
Unbekannt 61.0 | 26.1 || <264.0 | <46.3 || <61.0 | <47.6
| Gesamteintrag [232.9 [ 100 || 569.5 | 100 [ 1281 | 100 |

Tabelle 2.9: Der Wdrmeeintrag in die Heliumsysteme aufgeschliisselt nach den jeweiligen Quel-
len. In der Spalte ,FIFI“ sind die Zahlenwerte aus den Ezperimenten mit dem FIFI II Kryo-
staten angegeben, die mit physikalischen Modellen auf den Helium-Behdlter (,,FIFI LS (He)“)
und den Helium II Behdglter (,FIFI LS (Hell)¥) von FIFI LS hochgerechnet wurden. Die mit
* bezeichneten Werte sind kleiner als 0.05 mW und werden als vernachldssigbar angesehen.
Weitere Erklirung im Text.

Fiir die Berechnung der Standzeit des Helium-Behélters von FIFI LS wurde angenommen,
dafl die zum Auslesen der Detektorsignale verwendeten Koaxialkabel (Leitermaterial: Stahl,
® 0.9 mm) wie bei FIFI nicht oder nur schlecht an die Fliissig-Stickstoff Arbeitsplatte ange-
koppelt sind. Bei einer Verbesserung dieser Ankopplung kénnte ein Grofiteil der eingetragenen
Warmemenge bereits in das Stickstoffbad abgegeben werden, wodurch sich die iiber die Koaxi-
alkabel in das Heliumbad eingeleitete Leistung auf etwa 7 mW verringern wiirde. Andererseits
wurde bei der Berechnung des Koaxialkabel-Beitrages fiir den Helium II Behélter angenommen,
dafl eine nahezu ideale Ankopplung an das Heliumbad erfolgt. Diese Ankopplung ist von ent-
scheidender Wichtigkeit; ohne sie wiirden die Koaxialkabel etwa 45 - 50 mW an Wirmeleistung
eintragen und damit die Standzeit fast halbieren.

Bei einer genaueren Untersuchung der Blattfederaufhingungen wurde festgestellt, daf3 die
eingetragenen Wirmemenge in erster Linie von den Warmeiibergingen an den Befestigungs-
punkten und weniger von der Wérmeleitung im Verbundwerkstoff abhéngt. Da die Befestigun-
gen der Blattfedern in FIFI LS genau wie in FIFI erfolgen wird, kann angenommen werden, daf}
dieser Beitrag auch quantitativ erhalten bleibt, obwohl sich die Dimensionen der Blattfedern
geringfiigig &ndern.

Alle fiir den Betrieb des Instrumentes notwendigen mechanischen Durchfithrungen werden in
Form von beriihrungslosen Magnetdurchfithrungen ausgefiihrt sein. Aus diesem Grund entfillt
dieser Beitrag bei FIFI LS vollig.
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Als Beitrag durch die Umgebungsstrahlung wird diejenige thermische Strahlung angesehen,
die vom Fliissig-Stickstoff (bzw. Fliissig-Helium) Bereich emittiert und von Strahlungsschild
und Behilter des Fliissig-Helium (Helium II) Bereich absorbiert werden. Um diesen Beitrag
moglichst gering zu halten, miissen die kryogenen Flichen mit hochreflektierenden Oberflichen,
vorzugsweise mehrlagige Superisolation, versehen werden. Die Berechnung des Warmeiibertra-
ges durch thermische Strahlung gestaltet sich etwas kompliziert, weil die mehrfache Reflektion
und Absobtion der Strahlung auf der ,kalten“, sowie auf der ,warmen“ Oberfliche beriick-
sichtigt werden muf. Die zugrundeliegenden Gleichungen sind aber im Kryostatenbau wohlbe-
kannt und konnen in der Literatur nachgeschlagen werden (Scott, 1959). Der Nettoiibertrag
von Strahlungswérme von der wirmeren auf die kéltere Fliche betrégt:

Py = UgredA(TQ4 - T14) (269)

Die Indizes 1 und 2 beziehen sich dabei auf die kalte beziehungsweise warme Oberfliche. A
bezeichnet die Fliche und o die Stefan-Boltzmann-Konstante (o = 5.67 x 1078W/m2K*). Fiir
die reduzierte Emissivitéit €,.4 gilt fiir ein Paar paralleler Platten:

E1E9
€9 + (1 — 62)61

Ered = (270)
Der Wiarmeiibertrag durch die Umgebungsstrahlung ist also proportional zur Differenz aus den
vierten Potenzen der betreffenden Temperaturen, woraus direkt ersichtlich wird, warum vom
Fliissig-Stickstoffbad (77 K) eine erhebliche Warmemenge auf das Fliissig-Heliumbad (4 K) ein-
getragen wird, wohingegen der Strahlungsbeitrag vom Heliumbad auf den Helium II Behélter
(1.9 K) vernachléssigbar ist. Auflerdem skaliert der Wérmeiibertrag proportional zur Ober-
fliche der kryogenen Bereiche, woraus sich der hohe Beitrag aus der Umgebungsstrahlung bei
FIFI LS, der eine fast 4.5x groflere Fliissig-Helium Fliche als FIFI aufweist, erklért.

Zuséatzlich mufl noch jene thermische Strahlung beriicksichtigt werden, die durch das Ein-
trittsfenster in den Kryostaten gelangt. In Tabelle 2.9 ist dieser Beitrag als ,, Auflenstrah-
lung“ aufgefithrt. Weil diese Strahlung von Koérpern emittiert wird, die sich auf oder nahe
Raumtemperatur befinden, ist der Beitrag durchaus nennenswert, obwohl das Eintrittsfenster
in den Kryostaten nur eine relativ kleine Fliche aufweist.

Um den Wirmeeintrag zu untersuchen, den die Einfiillstutzen beigetragen, wurden mehrere
Abkiihlversuche durchgefiihrt, in denen der Wellbalg durch diinnwandige Edelstahlrohre mit
unterschiedlichem Durchmesser ersetzt wurde. Die Standzeit des Heliumbehélters dndert sich
dabei nicht, wenn der Wellbalg durch ein Rohr mit gleichem Durchmesser ersetzt wird. Der
Wirmeeintrag durch den Fiillstutzen erfolgt also offensichtlich durch dessen gesamten Quer-
schnitt und nicht etwa nur durch Warmeleitung in den Edelstahlwéinden. Dieser Beitrag miifite
durch den viel langeren Leitungsweg im Balg deutlich geringer sein als der eines glatten Rohres.
Dagegen dndert sich die Standzeit, wenn der Durchmesser des Edelstahlrohres geindert wird.
Unter der Annahme, dal der Warmeeintrag mit dem Rohrquerschnitt skaliert, kann dessen
Beitrag nach wenigen Versuchen quantifiziert werden.

Werden alle genannten Beitrige aufsummiert, ergibt sich eine Differenz von 61 mW zum ur-
spriinglich gemessenen Grundwert, der keinem der untersuchten Quellen fiir den Wérmeeintrag
zugeordnet werden kann. Um dennoch zu einer seriésen Abschétzung zu gelangen, wurde bei der
Berechnung der Kryostat-Standzeiten von FIFI LS angenommen, daf dieser ,, unbekannte“ Bei-
trag mit dem jeweils grofiten auftretenden Faktor skaliert. Fiir den Fliissig-Helium Behélter ist
das die Oberfliche des Helium-Bereiches (Faktor 4.5) und fiir den Helium IT Behilter wieder-
um der Einfiillstutzen (Faktor 1). Die unter diesen Annahmen berechneten Standzeiten fiir die
Helium-Systeme des FIFI LS Kryostaten sind in Tabelle 2.10 zusammengefaft.
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FIFL | FIFI LS (He) | FIFI LS (Hell)
Wiérmeeintrag [mW1] | 232.9 < 569.5 128.1
He-Volumen [Liter] | 7.76 35.0 3.12
Standzeit [Stunden] | 23.5 > 34.1 18.7

Tabelle 2.10: Die Standzeiten der Heliumsysteme berechnet aus den Zahlenwerten fiir den
Wirmeeintrag (Tabelle 2.9). Fiir den Helium II Behdlter wurde dabei bericksichtigt, dafi an
dem Heliumbad gepumpt wird und dabei etwas mehr Helium verlorengeht als bei einer freien
Verdampfung.

Das Flissig-Stickstoff System ist im Vergleich zum Fliissig-Helium System wegen der we-
sentlich hoheren Verdampfungswérme von fliissigem Stickstoff im Vergleich zu fliissigem Helium
(5600 J/mol bei 77 K fiir fliissigen Stickstoff, 83.45 J/mol bei 4.2 K fiir fliissiges Helium) deutlich
unkritischer. Aus diesem Grund wurde auf die Durchfiihrung der aufwendigen und langwierigen
Standzeitexperimente mit einem Vergleichskryostaten verzichtet und die Standzeit direkt aus
physikalischen Modellen abgeschitzt. Diese Berechnung gestaltet sich auflerdem auch deshalb
einfacher, weil fiir diesem Temperaturbereich noch ausreichend genaue Materialeigenschaften
in der Literatur zu finden sind. Der Wéarmeeintrag ist in Tabelle 2.11 wieder nach den einzel-
nen Quellen aufgeschliisselt. Den bei weitem grofiten Beitrag liefert dabei (wegen des grofien
Temperaturunterschiedes) die thermische Strahlung, die von den Innenwénden des Vakuum-
gefifles emittiert und von den kalten Fliachen des Fliissig-Stickstoffsystems absorbiert wird. Die
mit diesen Werten berechnete Standzeit des 31.5 Liter fassenden Fliissig-Stickstoff Behilters
in FIFI LS betréigt etwa 30.3 Stunden.

Fliissig-Stickstoff
Watt %
Koaxialkabel 0.1 0.2
Blattfedern 0.36 0.8
Umgebungsstrahlung || 44.2 94.7
AuBenstrahlung 1.76 3.8
Fiillstutzen 0.24 0.5
| Gesamteintrag H 46.66 ‘ 100 ’

Tabelle 2.11: Der berechnete Wirmeeintrag in den Flissig-Stickstoff Behdlter von FIFI LS
aufgeschliisselt nach den jeweiligen Quellen. Anders als in Tabelle 2.9 sind die Zahlenwerte in
Watt angegeben. Erklirung im Text.

2.6.3 Das Vakuumgefafl

Das Vakuumgefaf stellt das eigentliche ,,Geriist“ des Instrumentes dar: An seiner Innenseite
ist das kryogene System inklusive aller optischen Komponenten montiert, wihrend an seine
Auflenseite optische Subsysteme wie Nachfithrkamera und Boresight-Box sowie diverse elek-
tronische Komponenten befestigt werden. Dariiberhinaus dient der Vakuumbehélter direkt zur
Befestigung des Instrumentes am Teleskop (Abschnitt 2.6.4). Aus diesen Griinden wird eine
Reihe von Anforderungen an das Design des Vakuumbehélters gestellt:

- Weil die Optik des Instrumentes am Vakuumgefaf montiert wird, darf es sich durch den
nach der Evakuierung wirkenden Luftdruck nur in geringem Maf} verformen.
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- Die Stabilitdt des Vakuumgefifies mufl grol genug sein, um den vom Betreiber des
Observatoriums beziehungsweise von der amerikanischen Flugaufsichtsbehorde (Federal
Aviation Administration, FAA) vorgeschriebenen Sicherheitsanforderungen beziiglich Be-
triebsiiberdruck im Gefifl sowie den unter Auinahmebedingungen auftretenden Beschleu-
nigungswerten mit Sicherheitsreserven zu geniigen.

- Das Systemgewicht des Instrumentes darf einen maximal zuldssigen Wert von etwa 600 kg
nicht iiberschreiten. Da das Vakuumgefifl den grofiten und zugleich schwersten Teil des
Instrumentes darstellt, mufl bei dessen Konstruktion besonderer Wert auf Gewichtser-
sparnis gelegt werden.

- Die wichtigsten Teile des Instrumentes und dabei vor allem die Optik muf leicht zugéng-
lich und ohne gréflere Umbauarbeiten erreichbar sein.

Unter diesen Gesichtspunkten stellt das Design des Vakuumbehélters naturgeméfl einen
Kompromify zwischen moéglichst geringem Gewicht und zugleich grofitmoglicher Stabilitét dar.
Fiir die Konstruktion wurde dazu die Aluminiumlegierung 6061 im Temperzustand T651
gewahlt, weil diese besonders hohe Werte fiir die Zugfestigkeit aufweist und damit eine gewichts-
reduzierte Bauweise erlaubt. Auflerdem ist die gesammte Auflenseite des Vakuumbehélters mit
Verrippungen ausgefiihrt, die unter nur geringer Massenzunahme zu einer deutlichen Erhéhung
der Stabilitédt fithren.

Zu besseren Handhabbarkeit des Instrumentes ist das eigentliche Vakuumgefiff dreiteilig
ausgelegt. Die einzelnen Teile des Systems werden im zusammengebauten Zustand miteinander
verschraubt und mit O-Ringen abgedichtet. Die Arbeitsplatte des Fliissig-Stickstoffbereiches
und damit auch die anderen kalten Bereiche des Kryostaten (Abschnitt2.6.2) ist am Mittel-
teil aufgehéingt, so dafl Bodenteil und Oberteil abgenommen werden kénnen, ohne dabei die
Integritit des kryogenen Systems zu verlieren.

Schliellich befinden sich am Vakuumbehélter noch Anschluflansche fiir vier Turbomo-
lekularpumpen, mit denen ein Enddruck unter 10~° mbar erreicht werden soll. An die Lei-
stungsfihigkeit der Pumpen werden vergleichsweise geringe Anforderungen gestellt, weil ja die
kryogenen Bereiche mit ihren grofien Oberflichen auflerordentlich effiziente Kryopumpen dar-
stellen, die das Vakuum im Instrument auch ohne zusétzliche Pumpen im tiefen UHV Bereich
halten kann.

2.6.4 Halterung des Instrumentes am SOFIA Teleskop

Wie auch das Instrument selbst mufl auch die Halterung des Instrumentes am SOFIA Teleskop
den von den Betreibern des Observatoriums vorgegebenen Sicherheitsanforderungen geniigen.
Konkret bedeutet das, dafl ein geeigneter Haltemechanismus entwickelt werden muf, der die im
normalen Betrieb, aber auch die im Fall von Notsituationen auftretenden Belastungen standhélt
und auf die Struktur des Teleskops iibertragt, ohne dieses zu beschidigen.

Den wichtigsten Teil der eigentlichen Halterung stellt eine lafettenartige Konstruktion aus
einer hochfesten Aluminiumlegierung dar (Abbildung 2.45), die mit dem Instrumentenflansch
des Teleskops verschraubt wird. Um die auftretenden Belastungen gleichmiflig auf den Tele-
skopflansch zu iibertragen, mufy die Kontaktfliche moglichst grofl gehalten werden. Aus diesem
Grund ist die Lafette mit einer runden, an den Durchmesser des Instrumentenflansches ange-
pafiten Montageplatte versehen, mit der eine saubere, kraftschliissige Verbindung iiber mehr
als den halben Flanschdurchmesser hergestellt werden kann. Am Umfang der Montageplat-
te befinden sich 14 Bohrungen fiir M12 Schrauben und drei Langlécher zur Aufnahme von
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Kegelstiften. Diese Stifte dienen zum Abfangen der bei Belastungen parallel zum Montage-
flansch auftretenden Scherkrifte, wihrend die Schrauben nur noch die Kréfte, die senkrecht
zum Flansch auftreten, aufnehmen miissen. Die aus untereinander vernieteten Aluminiumplat-
ten bestehende Lafette wurde so konstruiert, dafl ein Hochstmafl an Belastbarkeit bei einem
moglichst geringen Eigengewicht erreicht werden konnte. Das Instrument selbst ruht auf zwei

Montageplatte
\ Tragschienen
N\

¢

Langlécher fiir Kegelstifte

Schraubenléz:her

Abbildung 2.45: Zwei isometrische Ansichten der Lafettenkonstruktion, mit der FIFI LS am
Instrumentenflansch des SOFIA Teleskops gehalten wird.

Tragschienen, die relativ zur Lafette vertikal verschiebbar und nach vorne und hinten verkipp-
bar ausgelegt sind. Durch diese Konstruktion wird eine Ausrichtung des Instrumentes relativ
zum Strahlengang des Teleskops noch wihrend der Montage ermdoglicht. Nach erfolgter Justage
kann das Instrument durch mehrere Pafistifte und Schrauben starr mit der Lafette verbunden
werden. Am Vakuumgefifl befinden sich weitere zwei Punkte, an denen das Instrument direkt
mit dem Instrumentenflansch verschraubt wird, sowie ein Langloch fiir einen Kegelstift. Ins-
gesamt wird also FIFI LS mit 16 Schrauben und vier Kegelstiften mit dem SOFIA Teleskop
verbunden. Das Besondere an der Montierung ist dabei, daf die vier Kegelstifte in den zentrisch
zum Eintrittspunkt des Strahlenbiindels angeordneten Langlochern verschiebbar sind und da-
mit eine differentielle thermische Ausdehnung sowohl des Instrumentenflansches wie auch der
Montageplatte ermoglicht, dabei aber das Zentrum der Anordnung, also die Eintrittstffnung
des Instrumentes ortsfest hélt.

2.7 Zusammenfassung: Charakterisierung von FIFI LS

Die Leistungsdaten eines Instrumentes bestimmen, welche astronomischen Quellen beobachtet
werden konnen und welcher Zeitaufwand dafiir vorgesehen werden muf}. Fiir den speziellen
Fall eines flugzeuggestiitzten Observatoriums wie SOFIA ist dabei zu beachten, dafl die Flug-
und damit auch die Beobachtungsplanung so erfolgen muf}, dafl das Flugzeug wieder auf dem
Heimatflughafen landen kann. Weil damit im Lauf eines Beobachtungsfluges mehrmals die Flug-
richtung und damit auch die beobachtete Quelle gewechselt werden mu#f, ist die Integrationszeit
fiir jedes Objekt gewohnlich auf wenige Stunden begrenzt. Aus diesem Grund wurde FIFI LS
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so ausgelegt, dafl die Empfindlichkeit und die Effizienz des Instrumentes moéglichst optimiert
wird.

Im folgenden soll eine kurze Zusammenfassung iiber die spezifischen Leistungsdaten von
FIFI LS gegeben werden. In Tabelle 2.12 sind dazu noch einmal die grundlegenden Eigenschaf-
ten des Instrumentes aufgefithrt. FIFI LS ist als Zweikanal-Spektrometer konstruiert, wobei

Instrumententyp: abbildendes 3D-Linien-Spektrometer fiir SOFTA
Dispersive Elemente: Beugungsgitter in Littrow-Anordnung
Arbeitswellenlénge: Ferninfrarot, 42 — 210 um
Detektortyp: extrinsische Photoleiter, Ge:Ga

Tabelle 2.12: Die grundlegenden FEigenschaften von FIFI LS.

die beiden symmetrischen Kanile so aufgebaut sind, dafl eine simultane und unabhéngige Be-
obachtung einer Quelle in beiden Kanilen méglich ist. Die Trennung der beiden Kanile erfolgt
in der Form zweier Wellenléngenbénder: Ein kurzwelliges ,,blaues“ und ein langwelliges ,,rotes“
Band. In Tabelle 2.13 sind die Eigenschaften und Leistungsdaten dieser beiden Kanéle zu-
sammengestellt. Die spektrale Aufspaltung der ferninfraroten Strahlung erfolgt durch je ein in

blaues Band rotes Band
42 — 110 pm 110 — 210 pm
100 — 250 km/s
1300 — 3000 km/s

Wellenldngenbereich
spektrale Auflosung (cAX/A)
spektrale Uberdeckung

Gesichtsfeld 30" x 30" 60" x 60"
raumliche Auflésung 6" x 6" 12" x 12"
Detektoraufteilung 5 x 5 rdumliche Pixel, 16 spektrale Pixel

Tabelle 2.13: Die beiden Wellenlingenbinder von FIFI LS.

Littrow-Anordnung verwendetes Beugungsgitter in jedem Wellenlingenband. Die Gitter werden
in einen massiven Aluminiumtriger gefrist und sind zum Schutz vor Korrosion mit Gold auf
einer Chromschicht bedampft. Zum Einstellen der Beobachtungswellenldnge kénnen die Beu-
gungsgitter in einem Bereich von +20° geschwenkt werden. Tabelle 2.14 gibt einen Uberblick
iiber die wichtigsten Parameter der in den beiden Kanilen verwendeten Beugungsgitter. In je-

kurzwelliges Gitter | langwelliges Gitter
physikalische Dimension (I x b) 320 x 85 mm 320 x 85 mm
Rillenprofil asymmetrisch symmetrisch
Rillenzahl 12 Rillen/mm 8.5 Rillen/mm
Rillenzahl, gesamt ca. 3840 ca. 2720
Gitterkonstante 83.3 pm 117.65 pm
Rillenwinkel 84° 44°
Rillentiefe 42.5 pm 140 pm
verwendete Beugungsordnung 1+2 1

Tabelle 2.14: Die Eigenschaften der in FIFI LS verwendeten Beugungsgitter.

dem Kanal steht ein separater, dem jeweiligen Wellenldngenbereich angepafiter Detektorblock
zur Verfiigung. Fiir beide Detektoren wird Gallium dotiertes Germanium (Ge:Ga) als Photo-
leitermaterial eingesetzt. Auf die Pixel des langwelligen Detektors wird zur Ausdehnung des
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spektralen Empfindlichkeitsbereiches mechanischer Druck ausgeiibt. Eine Zusammenstellung
der wichtigsten Eigenschaften der beiden Detektoren erfolgt in Tabelle 2.15. Die abbildenden

kurzwelliger Detektor | langwellige Detektor
Detektormaterial Ge:Ga; ungedriickt Ge:Ga; gedriickt
Pixelzahl 16 x 24 16 x 24
Pixelgrofie 1x1x1.5mm 1x1x1.5mm
Betriebstemperatur ~3.5 K ~1.8 K
Quanteneffizienz — ca. 30%

Tabelle 2.15: Die beiden in FIFI LS eingesetzten Detektoren. Fir den kurzwelligen Detektor
liegt zur Zeit noch kein verldflicher Wert fiir die Quanteneffizienz vor.

Elemente im Instrument sind ohne Ausnahme als Metallspiegel ausgefithrt. Die Kollimation
der Ferninfrarot-Strahlung erfolgt in beiden Wellenl&ingenbéndern durch anamorphotische Kol-
limatoren, die wegen der Littrow-Anordnung der Beugungsgitter zweimal durchlaufen werden.
Die Abbildung auf die Detektorblocke erfolgt ebenfalls durch eine Anordnung von anamorphoti-
schen Spiegeln. Das Offnungsverhiltnis des Strahlenbiindels im Eintrittsspalt der Spektrometer
betrigt £/10 im kurzwelligen und f/20 im langwelligen Spektrometerband. Das Offnungsverhéilt-
nis an den Detektoren betrigt dagegen /48 (kurzwellig) und f/24 (langwellig). Die Bildfeldzer-
leger als integraler Bestandteil der beiden Spektrometer sind in Form von drei Spiegelgruppen
mit jeweils fiinf abbildenden Einzelspiegeln aufgebaut. Die zur eigentlichen Aufspaltung des
Bildfeldes verwendeten Slicerspiegel haben dabei eine Grofle von 1.5 x 15 mm.

Der als Badkryostat ausgelegte kryogene Teil des Instrumentes umfafit drei getrennte Kiihl-
mittelbehélter fiir fliissigen Stickstoff, fliissiges Helium und suprafluides Helium II mit denen die
Arbeitsplatten von FIFI LS auf Temperaturen zwischen 77 und 1.8 K gekiihlt werden koénnen.
Die Eingangsoptik befindet sich dabei in dem auf 77 K gekiihlten Bereich, der Hauptteil der
beiden Spektrometer auf 4.2 K. Die beiden Detektoren werden dagegen auf ~ 1.8 K (langwellig)
und ~ 3.5 K (kurzwellig) gekiihlt. In Tabelle 2.16 sind die wichtigsten Daten fiir die kryogenen
Teile von FIFI LS aufgefiihrt.

Fliissig-Stickstoff | Fliissig-Helium | Helium II
Betriebstemperatur 7T K ~4 K ~18 K
Volumen: 31.5 Liter 35.0 Liter 3.12 Liter
geschitzte Standzeit ~ 30.3 Std. > 34.1 Std. 18.7 Std.

Tabelle 2.16: Die Eigenschaften der kryogenen Komponenten von FIFI LS.

Zum Zeitpunkt des Abgebens dieser Arbeit befindet sich FIFI LS in folgendem Entwick-
lungszustand:

- Das Design der Optik, sowie die Analyse der Beugungseffekte ist fiir beide Spektro-
meterkanéle abgeschlossen und mehrere optische Komponenten (Kollimatoren fiir das
langwelligen Spektrometer, alle Spiegel der beiden Bildfeldzerleger und die beiden Beu-
gungsgitter) befinden sich in Fertigung.

- Die Fertigung eines Prototypen fiir den Gitterantrieb ist abgeschlossen, die elektronischen
Komponenten befinden sich teilweise noch in Bau.

- Mehrere Detektorsegmente konnten erfolgreich aufgebaut werden. Diese werden gerade
umfangreichen Qualifikationstests unterzogen.
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- Der Vakuumbehéilter und die einzelnen Dewargefifie befinden sich in einer fortgeschrit-
tenen Konstruktionsphase. Die Analysen dieser Komponenten mittels Finite-Elemente
Modellen ist jedoch bereits weitgehend abgeschlossen.

Ein ,,Preliminary Airworthiness Design Review“ (PADR), in dem das grundlegende Desi-
gnkonzept in Hinblick auf die Flugsicherheit untersucht wurde, konnte bereits im Dezember
1998 erfolgreich durchgefithrt werden. Die Durchfithrung des wesentlich aufwendigeren ,,Critical
Airworthiness Design Reviews“ (CADR), bei dem die detaillierte Konstruktion der sicherheits-
relevanten Teile im Instrument zur Fertigung zugelassen werden sollen, ist fiir den Sommer
2002 vorgesehen.
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Teil 11

Beobachtung des galaktischen
Zentrums mit ISO
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Vorbemerkung

Das galaktische Zentrum stellt einen in unserer Galaxie einzigartigen Raumbereich dar, dessen
Physik im besonderen durch das Vorhandensein einer kompakten zentralen Massenkonzentrati-
on — aller Wahrscheinlichkeit nach ein supermassives schwarzes Loch — gepragt ist. Aus diesem
Grund birgt das galaktische Zentrum auch eine Fiille von Strukturen, die nicht nur fiir sich
genommen hochinteressante Objekte fiir die astronomische Forschung darstellen, sondern auch
fiir das Versténdnis der dynamischen und physikalischen Prozesse in Galaxienkernen allgemein
von grofler Bedeutung sein kénnen.

Das Zentrum der Galaxie ist allerdings in einem weiten Wellenldngenbereich nicht einfach
zu beobachten: Die hohe Staubsiulendichte entlang der in der galaktischen Scheibe verlaufen-
den Sichtlinie verdeckt die Quellen des galaktischen Zentrum vom sichtbaren bis in den weichen
Rontgenbereich praktisch vollstdndig. Damit ist das galaktische Zentrum mit erdgebundenen
Observatorien nur im nahen und mittleren Infrarot sowie im Sub-Millimeter und Radiobereich
beobachtbar. Dementsprechend sind diese Quelle auch erst seit einem vergleichsweise kurzem
Zeitraum, bedingt durch die technischen Fortschritte bei der Fertigung geeigneter Detekto-
ren, sowie dem Bau entsprechender Trigerplattformen, mit denen Teleskope und Instrumente
auBerhalb der Erdatmosphére gebracht werden konnten, fiir Beobachtungen zugénglich.

Mit einem Instrument der letzten Generation, dem ,, Short Wavelength Spectrometer” (SWS)
an Bord des , Infrared Space Observatory* (ISO) konnte die Region des galaktischen Zentrums
mit bislang unerreichter spektraler Auflosung im Wellenldngenbereich von 2.5 — 45 pm unter-
sucht werden. SWS Beobachtungen der unmittelbarer Umgebung des galaktischen Zentrums
bilden auch die Grundlage des zweiten Teils dieser Arbeit, in dem die Auswirkungen des in-
terstellaren Staubes in der Sichtlinie zum galaktischen Zentrum auf die Infrarot-Extinktion
untersucht wurde. Aulerdem konnten unter Zuhilfenahme dieser neugewonnenen Erkenntnisse
iiber die GesetzméBigkeit der Staubextinktion Aussagen iiber die physikalischen Zustdnde des
molekularen Wasserstoffs getroffen werden, der sich in einem dichten Gasring um das dynami-
sche Zentrum der Galaxie befindet.

Alle beobachteten astronomischen Quellen unterliegen in unterschiedlichem Maf einer wel-
lenldngenabhingigen Extinktion, die ihre Ursache in der Wechselwirkung der beobachteten
Strahlung mit den Kérnern des interstellaren Staubes hat. Eine genaue Kenntnis dieses Effektes
ist aus mehreren Griinden von Interesse: Zum einen kann mit einem bekanntem Extinktions-
gesetz eine Korrektur der beobachteten Strahlungsintensitéit durchgefithrt werden und damit
Aussagekraft der Beobachtungsdaten bei einer quantitativen Analyse erheblich erhoht werden,
zum anderen stellt die Untersuchung der wellenlingenabhéingigen Extinktion eine Mdglichkeit
dar, Informationen {iber die physikalischen Eigenschaften des interstellaren Staubes zu erhalten.

Beobachtungen der HII-Region im galaktischen Zentrum stellen eine hervorragende Grund-
lage zum Studium der interstellaren Extinktion dar, weil durch die hohe Staubs&ulendichte
in der galaktischen Scheibe eine starke und damit gut zu quantifizierende Extinktion im ge-
samten beobachteten Wellenléngenbereich gewéhrleistet ist. Auflerdem kann aufgrund der im
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Emissionsgebiet niedrigen Staubséulendichte eine geringe intrinsische Extinktion angenommen
werden, wodurch die Interpretation der Daten wesentlich erleichtert wird. Konkret wurden zur
Ableitung des Extinktionsgesetzes eine Reihe Wasserstoff-Rekombinationslinien untersucht, die
aus dem Zentralbereich der HII-Region um das galaktische Zentrum emittiert werden und deren
relative Intensitdten gut mit theoretischen Mitteln berechnet werden koénnen.

In den folgenden Kapiteln werden die Grundlagen vorgestellt, mit denen die Ableitung eines
zuverlissigen Extinktionsgesetzes moglich ist. Dabei wird auch ein kurzer Uberblick iiber die
ISO-Mission und im besonderen iiber das verwendete Instrument (SWS) gegeben. Eine ausfiihr-
liche Beschreibung aller beobachteten Spektrallinien erfolgt in einem eigenen Abschnitt. Das
letzte Kapitel dieser Arbeit befafit sich mit den physikalischen Zustinden des Gases in der
ndheren Umgebung des galaktischen Zentrums, wobei das zuvor abgeleitete Extinktionsgesetz
verwendet wird, um eine Extinktionskorrektur fiir die beobachteten Emissionslinien durch-
zufiihren.
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Kapitel 3

Das Infrared Space Observatory I1SO

3.1 Der Satellit

Der ISO Satellit als Tragerplattform der vier Infrarotinstrumente SWS, LWS, ISO-Cam und
ISO-Phot (siehe Abschnitt 3.2) wurde am 17. November 1995 mit einer Ariane 44P von Kourou
gestartet. Der 5.3 m hohe, 3.6 m breite und bei seinem Start rund 2200 kg schwere Satellit ist
in Abbildung 3.1 dargestellt.

Abbildung 3.1: Der ISO Satellit nach erfolgter Integration bei einem Bodentest. (Photo: ESA)

Beim Start hatte ISO 2286 Liter suprafluides Helium an Bord, mit dem die vier Instrumente
und das Teleskop auf eine Temperatur zwischen 2 und 8 K gekiihlt wurden. Urspriinglich
wurde eine Missionsdauer von 20 Monaten angesetzt, die mit dem Verdampfen des gesamten
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Heliumvorrates endet. Durch die konservative Abschéitzung des Heliumverbrauches wurde aber
letztendlich die Missionsdauer um acht Monate verlangert, bevor am 8. April 1998 der Vorrat
an fliissigem Helium endgiiltig verbraucht war und sich die Instrumente zu erwérmen begannen.
Die letzte astronomische Beobachtung wurde am 10. Mai 1995 durchgefiihrt.

Die Bahn des Satelliten um die Erde ist extrem elliptisch mit einer Perigdumsdistanz von
1000 km und einem Apogium von 70000 km. Die Umlaufperiode auf dem um 5° gegen die
Aquatorebene geneigten Orbit betrigt 24 Stunden. Weil sich allerdings ein Teil der Bahn in-
nerhalb des Van-Allen Giirtels der Erde befindet, in dem wegen der hohen Dichte von geladenen
Teilchen der Betrieb der Instrumente nicht moéglich ist, konnte pro Tag nur etwa 16 Stunden
fiir astronomische Beobachtungen genutzt werden.

Der ISO-Satellit besteht im Wesentlichen aus vier Hauptteilen:

e Der Fliissig-Helium-Kryostat trigt den Vorrat von suprafluidem Helium, mit dem
die Instrumente, das Teleskop und einige Strahlungsschilde entweder direkt oder durch
das verdampfte Gas gekiihlt werden.

e Das 60 cm Teleskop vom Typ Ritchey-Chretien mit einer Offnungszahl von f/15. Das
unvignettierte Gesichtsfeld von etwa 20 Bogenminuten wird durch einen Pyramidenspiegel
auf die vier Instrumente aufgeteilt. Mit der Pointingstabilitdt als limitierenden Faktor,
ist ab einer Wellenlidnge von 10 pym eine beugungsbegrenzte Beobachtung moglich.

e Die vier Instrumente erlauben eine Beobachtung in einem Wellenlingenbereich von
2.5 - 240 pm. Die Instrumente werden in den Abschnitten 3.2 und 3.3 niher beschrieben.

e Das Service-Modul enthilt alle zum Betrieb des Satelliten notwendigen Einrichtungen
inklusive der zur Energieversorgung benétigten Solarzellen.

Die wichtigsten Eckdaten der ISO-Mission sind in Tabelle 3.1 noch einmal zusammengefaf}t.

Missionsdaten

Start 17. November 1995
Missionsende 10. Mai 1998
Zeit fir astronomische Beobachtungen ~18 Monate
Bahndaten

Perigdum 1000 km
Apogidum 70000 km
Umlaufperiode 24 Std.
Bahnneigung zur Aquatorebene 5°
Teleskop

Offnung 60 cm

Typ Ritchey-Chretien
Offnungsverhiltnis /15
Gesichtsfeld, gesamt 20 Bogenminuten
Gesichtsfeld pro Instrument 3 Bogenminuten
Optisch Beugungsbegrenzt A> 5 pum
Beugungsbegrenzt, tatséchlich A> 10 pm

Tabelle 3.1: Die wichtigsten Eckdaten der ISO-Mission.
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3.2 Instrumente

Wie erwihnt standen auf dem ISO-Satelliten insgesamt vier Instrumente fiir Beobachtungen
im Wellenldngenbereich von 2.5 - 240 pym zur Verfiigung, iiber die im folgenden ein kurzer
Uberblick gegeben werden soll. Abbildung 3.2 zeigt den Arbeitsbereich der Instrumente in
einer Ebene, die von Arbeitswellenléinge und spektraler Auflésung aufgespannt wird.

SWS FABRY-PEROT
LWS FABRY-PEROT
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Abbildung 3.2: Der Arbeitsbereich der vier ISO-Instrumente. (Kessler et al., 1996)

e Mit der Infrarotkamera ISOCAM (Cesarsky et al., 1996) war es moglich, hochaufgeloste
Bilder astronomischer Quellen in einem Wellenldngenbereich von 2.4 - 17 ym aufzuneh-
men. Das Instrument bestand aus einem kurzwelligen Teil fiir Beobachtungen zwischen
2.5 und 5.2 pm und einem langwelligen Teil fiir 4 - 17 pym, wobei die beiden Teile allerdings
nicht gleichzeitig eingesetzt werden konnten. Mit einer Anordnung von vier Linsen, 13
Bandpaffiltern und einem variablen Filter (kurzwelliger Teil) beziehungsweise 10 Band-
pafifiltern und zwei variablen Filter (langwelliger Teil) konnten astronomische Quellen
mit variabler Vergroflerung und einer spektralen Auflésung bis zu R=40 auf die jeweils
32 x 32 Pixel groflen Detektoren abgebildet werden.

e Das abbildende Photopolarimeter ISOPHOT (Lemke et al., 1996) bestand aus folgenden
drei Subsystemen, die jedoch nicht zur gleichen Zeit betrieben werden konnten:

- Ein Multiband-Photometer mit drei Einzeldetektoren fiir Wellenléingen zwischen 3
und 120 pm.

- Zwei Ferninfrarotkameras fiir Abbildungen im Wellenléngenbereich von 50 - 240 pm.

- Zwei Gitterspektrometer fiir simultane Beobachtungen zwischen 2.5 und 12 pym.

Fiir polarisationssensitive Messungen standen auflerdem fiir das Photometer und die Ka-
meras zwei Sitze aus je drei Polarisatoren zur Verfiigung.
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e Mit dem Gitter- und Fabry-Perot-Spektrometer SWS (de Graauw et al., 1996) konnten
im Wellenldngenbereich von 2.4 - 45 ym Spektren mit einer Auflésung von R = 1000—2000
beziehungsweise R = 30000 mit dem Fabry-Perot-Spektrometer aufgezeichnet werden.
Der grofite Teil der in dieser Arbeit beschriebenen astronomischen Beobachtungen wurden
mit diesem Instrument durchgefiihrt, weshalb das SWS-Spektrometer im nachfolgenden
Abschnitt noch detaillierter beschrieben wird.

e Das kombinierte Gitter- und Fabry-Perot-Spektrometer LWS (Clegg et al., 1996) ermog-
lichte spektroskopische Untersuchungen in einem Wellenldngenbereich von 43 —196.9 pm.
Das Instrument konnte als reines Gitterspektrometer mit einer spektraler Auflésung zwi-
schen R = 150 — 200, oder durch Einschwenken zweier Fabry-Perot-Interferometer mit
einer Auflésung zwischen R = 6800 — 9600 betrieben werden. Abhingig von der Beob-
achtungswellenlinge kamen mehrere unterschiedliche Detektoren zum Einsatz: Beryllium
dotiertes Germanium im kurzwelligen Band bei einer Wellenlénge von 43 — 50 pm, Gal-
lium dotiertes Germanium (Ge:Ga) im Wellenldngenband zwischen 50 und 110 gm und
gedriicktes Ge:Ga im langwelligen Band bei 110 — 190 pm.

3.3 Das SWS Spektrometer

In den folgenden Abschnitten soll einen Uberblick iiber das ,Short Wavelength Spectrome-
ter“ SWS geben, wobei der grundlegende Aufbau und die Leistungsdaten, sowie die Beobach-
tungsmoden und Kalibrationsverfahren jeweils separat behandelt werden. Fiir eine tiefergehen-
de Betrachtung wird an dieser Stelle auf weiterfithrende Publikationen verwiesen (de Graauw
et al., 1996; Valentijn et al., 1996; Schaeidt et al., 1996; Leech et al., 2000).

3.3.1 Aufbau

Das SWS Spektrometer besteht aus zwei nahezu unabhingigen Gitterspektrometern, die ge-
meinsam den Wellenlédngenbereich von 2.38 bis 45.2 pm mit einer typischen spektralen Auflésung
von R ~ 1000 — 2000 (Av ~ 300 — 150 km/s) iiberdecken. In den Strahlengang beider Spek-
trometer kann jeweils ein Fabry-Perot-Interferometer eingeschwenkt werden, mit dem in den
Wellenldngenbereichen 15 - 26 pm und 26 - 35 pm die spektrale Auflésung um mehr als ei-
ne Groéfenordnung auf R ~ 30000 erhéht wird. Im Beobachtungsmodus mit eingeschwenkten
Fabry-Perot Interferometern sind zudem Beobachtungen bis 11.4 pm mit verringerter Auflésung
beziehungsweise bis 44.5 pm mit verringerter Empfindlichkeit mdéglich.

In Abbildung 3.3 ist der optische Aufbau des SWS-Instrumentes dargestellt. Die vom Tele-
skop kommende Infrarotstrahlung wird von einem Pyramidenspiegel (nicht dargestellt) in das
Spektrometer reflektiert. Nahe dem Teleskopfokus befindet sich einer von drei austauschbaren
dichroitischen Strahlteilern, der den eintreffenden Strahl in einen kurzwelligen Teil (transmit-
tierter Anteil) und einen langwelligen Teil (reflektierter Anteil) auftrennt. Hinter dem Strahltei-
ler stehen in beiden Spektrometerteilen jeweils drei verschiedene Eintrittsspalte zur Verfiigung,
die in einem Shuttermechanismus vorgewéhlt werden. Der Shuttermechanismus ist so gebaut,
daf in beiden Spektrometern jeweils die gleiche Apertur verwendet wird. Davon abgesehen sind
beide Bereiche aber voneinander unabhingig, wodurch eine simultane Beobachtung in beiden
Wellenldngenbereichen moglich ist. In Tabelle 3.2 sind die insgesamt 17 Wellenldngenbinder
zusammengefafit, in die durch die Wahl des Filtermaterials, der Apertur, der Beugungsordnung
des Gitters und des jeweiligen Detektormaterials der gesamte Beobachtungsbereich des Instru-
mentes unterteilt wird. Die Breite des Eingangsspaltes ist fiir alle Bander aufler fiir Band 4
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und Band 6 identisch. In diesen beiden langwelligen Bindern mufl der Eingangsspalt aufgrund
von Beugungseffekten etwas breiter ausgelegt sein.

B
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Abbildung 3.3: Vereinfachter optischer Aufbau des SWS-Instrumentes (links) sowie der alter-
native Strahlverlauf bei eingeschwenktem Fabry-Perot-Interferometer (rechts).

Fiir die spektrale Aufspaltung der einfallenden Infrarotstrahlung steht sowohl im langwelli-
gen, wie auch im kurzwelligen Teil des Instrumentes jeweils ein Beugungsgitter zur Verfiigung,
wobei mit je einem, unmittelbar vor den Gittern montierten Scanspiegel der jeweilige Wel-
lenléngenbereich eines Bandes schrittweise durchgestimmt wird. Da die Beugungsgitter in
Littrow-Anordnung (siche Abschnitt 2.1.4) betrieben werden, lauft der gebeugte Strahl bei-
nahe entlang des einlaufenden Strahles zuriick, wo er an einer geeigneten Stelle ausgekoppelt
und von einer Ausgangsoptik auf den 12 Pixel umfassenden Detektorblock abgebildet wird.

Fiir Beobachtungen mit dem Fabry-Perot-Interferometer wird das Strahlenbiindel aus dem
langwelligen Teil des Instrumentes zunichst wieder kollimiert und durchlduft danach das ein-
stellbare Fabry-Perot Filter. Eine zusétzliche Spiegeloptik bildet das Spektrum auf die beiden
nur fiir Fabry-Perot-Beobachtungen verwendeten Detektoren ab. In Abbildung 3.3 ist dieser
alternative Strahlverlauf im Fabry-Perot-Interferometer in der rechten Bildhélfte dargestellt.

Die Detektorblocke der Gitterspektrometer sind als Stapel in der Dispersionsrichtung der
Beugungsgitter (spektrale Richtung) aufgebaut. Aus Tabelle 3.2 kann auch das im jeweili-
gen Band verwendete Detektormaterial entnommen werden. Die nominelle Betriebstemperatur
der InSb, Si:As und Si:Ga Detektoren betrigt 4 - 5 K, wihrend die Si:Sb Detektoren des
Fabry-Perot-Interferometers auf etwa 10 K geheizt und die Ge:Be Detektoren auf 2 K gekiihlt
werden mufiten, um eine optimale Funktion zu gewéhrleisten. Zur Auslesung der Detektorsi-
gnale dienten integrierenden Vorverstirkern, die mit geheizten JFET-Bauteilen implementiert
wurden.
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SWS-Band | Ordnung | Apertur | Detektor | Wellenlinge Auflésung
(pm) (B =X/AN

Gitterspektrometer:
1A 4 14" x 20" InSb 2.38 — 2.60 1870 — 2110
1B 3 14" x 20" InSb 2.60 — 3.02 1470 — 1750
1D 3 14" x 20" InSb 3.02 - 3.52 1750 — 2150
1E 2 14" x 20" InSb 3.52 - 4.05 1290 — 1540
2A 2 14" x 20" Si:Ga 4.05 - 5.30 1540 — 2130
2B 1 14" x 20" Si:Ga 5.30 — 7.00 930 — 1250
2C 1 14" x 20" Si:Ga 7.00 - 12.0 1250 — 2450
3A 2 14" x 27" Si:As 12.0 - 16.0 1250 — 1760
3C 2 14" x 27" Si:As 16.0 — 19.5 1760 — 2380
3D 1 14" x 27" Si:As 19.5 - 27.5 980 — 1270
3E 1 20" x 27" Si:As 27.5-29.5 1300
4 1 20" x 33" | Ge:Be 29.5 — 45.2 1020 - 1630

Gitter + Fabry-Perot-Spektrometer :
5A 3 10" x 39" Si:Sb 11.4 - 12.2 | 20600 — 24000
5B 2 10" x 39" Si:Sb 12.2 - 16.0 | 24000 — 32000
5C 2 10" x 39" Si:Sb 16.0 — 19.0 | 32000 — 34500
5D 1 10" x 39" Si:Sb 19.0 — 26.0 | 34500 — 35500
6 1 17" x 40" | Ge:Be 26.0 — 44.5 | 29000 - 31000

Tabelle 3.2: Die 17 Wellenlingenbereiche des SWS-Instrumentes in die der gesamte Wel-
lenldngenbereich des Spektrometers durch die Wahl der FEintrittsapertur, Beugungsordnung,
Strahlteiler und Detektormaterial aufgeteilt wird.

3.3.2 Beobachtungsarten

Das SWS Spektrometer kann wie beschrieben grundsétzlich auf zwei Arten verwendet werden:
Als reines Gitterspektrometer mit mittlerer spektraler Auflésung, oder als Gitterspektrome-
ter kombiniert mit einem Fabry-Perot-Filter bei hoher spektraler Auflésung. Bei einem Be-
trieb als reines Gitterspektrometer wird das Spektrum auf ein Array von 12 Einzeldetektoren
abgebildet, wobei der gleichzeitig erfaite Spektralbereich etwa acht spektralen Auflosungsele-
menten der Beugungsgitter entspricht. Wahrend der Beobachtung wird der gesamte Spektral-
bereich in kleinen Schritten durchgestimmt, um einen vollstéindige Abtastung der spektralen
Information mit einem hohen Mafl an Redundanz zu erreichen. Im kombinierten Betrieb mit
einem Fabry-Perot-Interferometer wird die Beobachtungswellenléinge durch den Abstand der
Interferometerplatten eingestellt, und in Schritten die etwa 1/4 eines Auflésungselementes ent-
sprechen durchgestimmt. Das Beugungsgitter wird in dieser Betriebsart auf die entsprechende
Wellenldnge eingestellt und dient zur Unterdriickung unerwiinschter Ordnungen des Fabry-
Perot-Interferometers.

Der Vorteil des reinen Gitterspektrometers besteht zum einen in der Moglichkeit einen
groflen spektralen Bereich vollstindig abzutasten, zum anderen in einer vergleichsweise hohen
Transmission und der damit verbundenen gréfleren Empfindlichkeit bei der Beobachtung breiter
spektraler Bander. Der Vorteil beim kombinierten Betrieb mit dem Fabry-Perot-Interferometer
ist klarerweise dessen hohes spektrales Auflosungsvermogen, das die Auflésung eng benachbar-
ter Liniengruppen, sowie das Studium der jeweiligen Linienprofile selbst ermoglicht. Der Einsatz
des Fabry-Perots ist jedoch nur in einem sehr kleinen Spektralbereich, der typischerweise nur
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jeweils eine einzige Linie oder eng benachbarte Liniengruppe umfafit, moéglich.

Fiir den Routinebetrieb des Spektrometers steht nur ein genau definierter Satz von Be-
obachtungsarten zur Verfiigung, die in den sogenannten ,, Astronomical Observation Templa-
tes“ (AOT) definiert sind. Die zur Auswahl stehenden AOTs und deren grundlegenden Ei-
genschaften in Bezug auf spektrale Auflosung und iiberdeckten Wellenlangenbereich sind in
Abbildung 3.4 zusammengefaft.

R~25000

R~1000 Spektrale
Auflésung

R~125-1000
Ausgedehnter

Bereich

Wellenldngen-
bereich

Einzelne
v o
Gitter-Scan . [ Linien
Einzelne
Linien .
Voller Wellenlédngen-
bereich mit niedriger
spektraler Auflésung SWSO07
Gitter-Scan Fabry-Perot-Scan

(Einzellinien)

Abbildung 3.4: Die bei SWS zur Verfigung stehenden Beobachtungsarten, charakterisiert durch
die spektrale Auflosung und den tberdeckten Wellenlingenbereich.

Die einzelnen AOTSs sollen im folgenden etwas eingehender beschreiben werden:

AOT SWSO01: Im Fall einer AOT1 Beobachtung wird der gesamte Spektralbereich
des Instrumentes (2.38 — 45.2 pm) fiir jede der drei Aperturen in zwei langen Scans
mit den Beugungsgittern abgetastet. Ein Scan 13uft dabei von kurzen zu langen Wel-
lenléingen (,,up-scan“), der zweite umgekehrt (,,down-scan*), was letztendlich dazu dient,
Memory-Effekte in den Detektoren zu erkennen und bei der Datenreduktion entspre-
chend zu behandeln. Da der AOT1 Modus darauf optimiert ist, in kurzer Zeit einen
weiten Wellenldngenbereich abzufahren, ist die spektrale Abtastrate grofier als die no-
minelle Auflésung der Gitterspektrometer. Um Probleme, die bei einer zu groben Abta-
stung entstehen zu vermeiden, werden die Spektren wihrend der Integration kiinstlich
,verwischt*.

AOT SWSO02: Im AOT2 Modus wird das Instrument wie auch im AOT1 Modus als
reines Gitterspektrometer betrieben. Die AOT2 Betriebsart ist jedoch darauf optimiert,
qualitativ hochwertige und zuverlissige Abtastungen einzelner Linie zu gewahrleisten.
Von allen Beobachtungsmoden erzeugt der AOT2 Modus die am feinsten aufgelosten
Spektren und weist aulerdem die grofite Empfindlichkeit auf, weil ein Scan beliebig oft
wiederholt werden darf. Der abgetastete Wellenldngenbereich ist fest vorgegeben und
ergibt sich aus der Linge des Detektorblocks zu etwa acht Auflésungselementen. Auch
im AOT2 Modus wird das Spektrum in Form von up und down Scans aufgenommen.
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AOT SWS06: Der AOT6 Modus stellt den flexibelsten Beobachtungsmodus von al-
len dar. Hier kénnen Spektren in einem beliebigen Wellenlingenbereich innerhalb eines
SWS-Bandes (siehe Tabelle 3.2) aufgenommen werden. Die Abtastrate der Beugungsgit-
ter wird vom Beobachter gew#hlt und entspricht im schnellsten Modus in etwa einem
Auflésungselement pro Abtastschritt. Anders als bei den iibrigen Beobachtungsmoden
wird eine eventuell auftretende Detektordrift weniger durch regelméflige Dunkelstrom-
messungen als durch hiufige Messung bei einer benutzerdefinierten Referenzwellenléinge
iiberwacht.

AOT SWSO07: Im AOT7 Modus kann ein kleiner Spektralbereich mit dem Fabry-Perot-
Spektrometer abgetastet werden. Dabei wird wegen der im Antrieb auftretenden Hy-
stereseeffekte die Scanrichtung beibehalten und von lingeren zu kiirzeren Wellenléingen
gescant. Um die unerwiinschten Ordnungen des Fabry-Perot Interferometers zu unter-
driicken, wird das Beugungsgitter stindig auf die Beobachtungswellenlinge abgestimmt.
Beobachtungen im AOT7 Modus liefern Spektren mit der grofiten spektralen Auflésung,
haben aber den Nachteil, dafl die Empfindlichkeit des Instrumentes wegen der zusétzli-
chen optischen Komponenten verringert wird.

3.3.3 Kalibration

Die Wellenlidngenkalibration des Instrumentes wurde sowohl mit internen Kalibrationsquellen
als auch durch Beobachtung gut bekannter astronomischer Referenzquellen durchgefiihrt (Va-
lentijn et al., 1996). Als interner Wellenldngenstandard fiir das Gitterspektrometer dient eine
warme Quelle in Kombination mit einem Fabry-Perot-Filter mit festem Plattenabstand. Die
endgiiltige Kalibration fand jedoch erst nach Inbetriebnahme des Satelliten durch Vermessung
mehrerer wohlbekannter Emissionslinien nahegelegener planetarischer Nebel statt. Auch fiir
das Fabry-Perot-Spektrometer wurde ein festes Fabry-Perot-Filter zur internen Wellenl&ingen-
kalibration verwendet. In diesem Fall ist man allerdings anders als bei den Gitterspektro-
metern wegen des Fehlens astronomischer Referenzquellen mit hinreichend genau bekannten
Eigenschaften hauptséichlich auf die Kalibration durch diese internen Wellenldngenstandards
angewiesen. Die wenigen Emissionslinien, deren Wellenldnge sowie die Radialgeschwindigkeit
der Quelle mit der notigen Genauigkeit bekannt waren, wurden nur zur Uberpriifung der in-
ternen Kalibration verwendet. Bei der Wellenldngenkalibration konnte letztendlich eine Ge-
nauigkeit von A/5000 — A/12000 fiir den kurzwelliger Abschnitt des Gitterspektrometers und
A/8000 — A/16000 fiir den langwelliger Abschnitt erreicht werden, was jeweils etwa 10 — 20%
eines Auflésungselementes entspricht. Fiir das Fabry-Perot-Spektrometer wird die Genauigkeit
der Wellenlingenkalibration mit \/10% angegeben.

SWS-Band | rel. Genauigkeit
1A—-1FE 5%
2A /2B ™%
2C -3C 11%
3D 12%
3E 20%
4 30%

Tabelle 3.3: Die bei der photometrischen Kalibration des Gitterspektrometers in den einzelnen
Bandern erreichten relativen Genauigkeiten.
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Die photometrische Kalibration wurde anhand von Beobachtungen einer Gruppe von Refe-
renzsternen durchgefiihrt (Schaeidt et al., 1996). Fiir jedes der 17 Wellenléingenbénder wurde
dazu eine Wellenldnge ausgewéhlt, fiir die die spektrale Empfindlichkeit der Detektoren maxi-
mal ist und das Spektrum der beobachteten Sterne moglichst glatt verlauft. Zur Flulkalibration
wurde um diese Bezugswellenlingen herum ein Standard-AOT6-Scan, beziehungsweise im Fall
des Fabry-Perot-Interferometers ein optimierter AOT7-Scan, durchgefiihrt. Eine zentrale Grofie
fiir diese Art der Kalibration ist dabei die spektrale Energieverteilung (spectral energy distribu-
tion, SED) der jeweiligen Referenzsterne, die aus Modellatmosphéiren und Vergleichsbeobach-
tungen abgeleitet wurden. Die bei der photometrischen Kalibration erreichte Genauigkeit ist
in Tabelle 3.3 zusammengefafit. Bei Messungen mit dem Fabry-Perot-Interferometer entspricht
die Genauigkeit der FluBlkalibration in etwa dem Wert, der bei der entsprechenden Wellenlénge
fiir das Gitterspektrometer angegeben ist plus 20%.
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Kapitel 4

Die Morphologie des galaktischen
Zentrums

Das Zentrum unserer Galaxie ist der bei weitem am néchsten liegende Galaxienkern. Mit einer
Entfernung von 8.0 kpc (McNamara et al., 2000; Carney et al., 1995; Reid, 1993)) liegt das
galaktische Zentrum rund 100 mal niher als die nédchste externe und etwa 1000 mal ndher als
die nichste aktive Galaxie. Diese relative Nihe erlaubt Beobachtungen mit hoher raumlicher
Auflésung und ermoglicht damit detaillierte Untersuchungen der strukturellen und physikali-
schen Bedingungen, die im Kern der Galaxie herrschen.

Der Zentralbereich der Galaxie stellt eines der aktivsten Sternentstehungsgebiete unserer
Galaxie dar und zeigt zugleich qualitative Ahnlichkeiten mit einem schwach aktiven galakti-
schen Kern (active galactic nucleus, AGN) (Pedlar et al., 1989). Damit ist diese Region auch
deshalb von besonderer Bedeutung, weil sie als mégliches Modell fiir das Verstdndnis von Ga-
laxienkernen hilfreich sein kann. Nicht zuletzt deshalb stellt das galaktische Zentrum eine der
am besten studierten Regionen innerhalb unserer Galaxie dar.

Beobachtungen der Zentralregion unserer Galaxie werden in weiten Bereichen des elektro-
magnetischen Spektrums durch die starke Konzentration von Staub in der galaktischen Scheibe
erheblich erschwert. Besonders Wellenléngen im sichtbaren und ultravioletten Teil des Spek-
trums sind so stark von interstellarer Extinktion beeinflufit (die interstellare Extinktion im
sichtbaren Licht betrdgt ~ 30 mag), dafl Beobachtungen des galaktischen Zentrums in die-
sen Wellenldngenbereichen unméglich sind. Da die Extinktion durch interstellaren Staub aber
stark mit der Wellenliange abnimmt (siehe Abschnitt 7), wird die galaktische Scheibe im In-
fraroten wieder durchsichtig und damit das Zentrum der Galaxie einer direkten Beobachtung
zuginglich. Die Abnahme der interstellaren Extinktion ist deshalb auch der Grund, warum
sich der Infrarot- und im besonderen der Radiobereich, in dem die Staubextinktion vollstindig
vernachléssigbar ist, besonders gut zum Studium stark durch Staub verhiillter Objekte wie
dem galaktischen Zentrum eignen. Das folgende Kapitel gibt einen Uberblick iiber den Zentral-
bereich unserer Galaxie wobei die wichtigsten und interessantesten Strukturen kurz erldutert
werden.

4.1 Die innere galaktische Region
Infrarot- und Radiobeobachtungen der galaktischen Ebene enthiillen einen auffilligen Anstieg

der Linienemission von molekularem CO, aber auch von atomaren Kohlenstoff innerhalb eines
Bereiches von etwa 200 pc um das Zentrum der Galaxie. In einem etwas kleineren Bereich ist
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dieser Anstieg auch bei der Radio- und Infrarot-Kontinuumsemission zu beobachten. Dieser
Strahlungsanstieg spiegelt den Ubergang zu einer kompakten, groftenteils aus molekularem
Gas aufgebauten Region wieder, die durch hohe Gasdichten (n > 10* cm™2), relative hohe
Temperaturen (30 — 200 K) und hohe magnetische Feldstirken gekennzeichnet ist (Moris &
Serabyn, 1996). Tatséichlich emittiert dieser als ,zentrale molekulare Zone“ (central molecular
zone, CMZ) bezeichneten Raumbereich etwa 5 — 10% der insgesamt von der Galaxie produ-
zierten Infrarot- und Lyman-Kontinuumsleuchtkraft und enthilt rund 10% deren molekularer
Gasmasse (Hauser et al., 1984; Scoville & Good, 1989; Bennet et al., 1994). Die Verteilung
wie auch die Kinematik des Gases ist dabei mit einer gleichférmigen und axialsymmetrischen
Rotationsbewegung um das Zentrum der Galaxie konsistent. Hinsichtlich der kinematischen
Eigenschaften kénnen in der zentralen molekularen Zone zwei Hauptkomponenten unterschie-
den werden: Ein quasi-kontinuierlicher Ring mit einem Radius von etwa 180 pc, charakterisiert
durch hohe Gasgeschwindigkeiten (~ 130 — 200 km/s), sowie eine Reihe von dichten und mas-
sereichen molekularen Wolken die sich mit einer vergleichsweise niedrigen Gasgeschwindigkeit
(< 100 km/s) innerhalb der erwdhnten Ringstruktur befinden. Der iiberwiegende Teil der in
der zentrale molekulare Zone angesammelten Gasmasse entfillt auf diese zweite Komponente,
die neben den bekannten HII-Regionen Sagittarius A - Sagittarius E eine grofiere Zahl von aus-
gedehnten, filamentartigen Gaswolken umfafit. Diese innere Komponente beinhaltet auch die
massereichste molekulare Wolke der Galaxie: Sgr B2. Sie alleine enthilt etwa 5% der gesamten
Gasmasse unserer Galaxie.

4.2 Der Sagittarius A Komplex

Der Sagittarius A (Sgr A) Komplex (Ekers et al., 1983; Yusef-Zadeh & Morris, 1987; Pedlar et
al., 1989) umfafit den im Infrarot und Radio besonders hellen Bereich von etwa 4 Bogenminuten
(10 pc) um das Zentrum der Galaxie. Radioaufnahmen dieser Region enthiillen mehrere klar
unterscheidbare Strukturen (Abbildung 4.1).

Der schalenartig aufgebaute Bereich von Sgr A Ost zeigt eine iiberwiegend nichtthermische
Emissionsstruktur und stellt aller Wahrscheinlichkeit nach den Uberrest eines Supernovaer-
eignisses in unmittelbarer Umgebung zum galaktischen Zentrum dar (Jones, 1974). Sgr A Ost
zeigt eine ausgepragte elliptische Form mit einer Hauptachse von etwa 10.5 pc und einem Achs-
verhéltnis von ~ 1.3. Das Zentrum der elliptischen Struktur erscheint in Projektion etwa 2.5 pc
gegen das dynamische Zentrum der Galaxie verschoben.

Die zum iiberwiegenden Teil aus ionisiertem Gas bestehende thermische Radioquelle Sgr A
West (Ekers et al., 1975; Sandqvist , 1974) hat eine Ausdehnung von etwa 45 Bogensekunden.
Sie weist eine auffillige Spiralstruktur auf und ist direkt mit dem dynamischen Zentrum der
Galaxie assoziiert (Oort, 1985). Der Bereich von Sgr A West ist von einem Torus aus iiberwie-
gend neutralem und molekularem Gas umgeben, dessen Emission bis in einem Abstand von
mindestens 7 pc vom Zentrum der Galaxie nachgewiesen werden kann. Sgr A West und dieser
molekulare Ring werden in Abschnitt 4.2.1 und 4.2.2 detaillierter behandelt.

Nahe dem Zentrum der Spiralstruktur von Sgr A West befindet sich die duflerst kompakte,
nichtthermische Radioquelle Sgr A* (Lo et al., 1985). Detaillierte Studien der Gasdynamik in
der unmittelbaren Umgebung von Sgr A* (Lacy et al., 1979, 1980) legen den Schluff nahe,
daB dieses Objekt das dynamische Zentrum der Galaxie darstellt. Aus Messungen der Eigen-
bewegung von Sternen des zentralen Sternhaufens konnte eine Massenkonzentration von etwa
2.5 x 10 M, innerhalb eines Radius von <0.015 pc um Sgr A* abgeleitet werden (Eckart &
Genzel, 1997; Ghez et al., 1998). Sgr A* konnte damit sehr wahrscheinlich ein supermassives
schwarzes Loch (supermassive black hole, SMBH) sein.
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Abbildung 4.1: Schematische Darstellung der wichtigsten Strukturen die in Radioaufnahmen
von Sgr A identifiziert werden kénnen. (Yusef-Zadeh € Morris, 1987)

Der gesamte Bereich von Sgr A Ost und Sgr A West wird (in Projektion) von einem aus-
gedehnten, im Durchmesser etwa sechs Bogenminuten umfassenden Halo umgeben, der eine
nichtthermische Emissionsstruktur, jedoch mit nachweisbarem thermischen Untergrund auf-
weist (Pauls et al., 1976). Auflerdem beinhaltet der Sgr A Komplex mehrere diskrete wie auch
ausgedehnte Strukturen (Yusef-Zadeh & Morris, 1987; Ho et al., 1985), wie die Gaskondensatio-
nen A - D oder die langgezogenen, strihnenartigen (,,streak“) Strukturen, die in Abbildung 4.1
aufgefiihrt sind.

Aus dem Studium der Absorptionsstruktur optisch dicker molekularer und atomarer Linien
kann die dreidimensionale Geometrie der Region abgeschitzt werden. Es ist dabei relativ klar,
dafl Sgr A Ost von der Erde aus gesehen hinter dem Sgr A West-Sgr A* Komplex liegt (Giisten
& Downes, 1980; Pedlar et al., 1989), wobei allerdings starke Hinweise auf eine enge Wech-
selwirkung der beiden Strukturen den Schlufl nahelegen, dafl sich Sgr A Ost und Sgr A West
noch in unmittelbarer Nachbarschaft befinden miissen. Die Halostruktur dagegen befindet sich
wahrscheinlich zur Génze oder zumindest teilweise vor Sgr A West und Sgr A* (Pedlar et al.,
1989). Zwei mogliche Konfigurationen, die die Struktur der Radioemission des Sgr A Komplexes
erkldren konnen sind in Abbildung 4.2 dargestellt.
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Abbildung 4.2: Zwei mogliche Modelle fiir die dreidimensionale Struktur der Hauptkomponen-
ten von Sgr A. In Mdglichkeit a ) wird angenommen, dafs Sgr A West innerhalb des Halos
liegt, wobei die Halostruktur eine Sekunddrerscheinung der Supernovaexplosion sein koénnte,
aus der Sgr A Ost entstanden ist (Yusef-Zadeh & Morris, 1987). Méglichkeit b) dagegen er-
klart den Halo als eigene, rdumlich von Sqgr A West getrennte Komponente, die dann als sehr
weit entwickelter Supernovaiiberrest interpretiert werden kann. (Pedlar et al., 1989)

4.2.1 Sagittarius A West

Die thermische Radioquelle Sgr A West ist eine hochkomplexe Struktur, in der das vorwiegend
ionisierte Gas in Form von ausgedehnten Filamenten vorliegt. Die spiralartige Struktur dieser
Filamente tritt in Beobachtungen des Radiokontinuums (Ekers et al., 1983; Pedlar et al., 1989),
aber auch in verschiedenen Radio-Rekombinationslinien und atomaren Feinstrukturlinien deut-
lich hervor (Serabyn & Lacy, 1985). Die Bezeichnung der einzelnen Gasfilamente ist dabei aus
Abbildung 4.3 zu entnehmen. Die Gesamtmasse des ionisierten Gases in den Filamenten be-
tragt etwa 60 Mg (Lo & Claussen, 1983; Ekers et al., 1983) bei einer typischen Gasdichte
im Bereich von 10 — 10* cm™3 (Lacy et al., 1980). Das Gas zwischen den Filamenten weist
dagegen mit < 102 cm™? eine um etwa zwei GroBenordnung geringere Dichte auf (Watson et
al., 1980). Messungen der Radialgeschwindigkeiten deuten auf Gasgeschwindigkeiten von bis zu
300 km/s hin, die in den zentralen 10" mit steigender Entfernung zum galaktischen Zentrum
hin stark abnimmt. Die Gasgeschwindigkeit vieler Bereiche von Sgr A West stimmt gut mit mit
der Annahme iiberein, dafl sich das Gas auf exzentrischen Bahnen im Gravitationsfeld einer
zentralen Masse von etwa 3 — 4 x 105 M, bewegt (Serabyn & Lacy, 1985).

Der Ursprung der Gasfilamente ist noch nicht endgiiltig geklért. Individuelle in Richtung
des galaktischen Zentrums fallende und dabei durch Gravitationskréfte gestreckte Gaswol-
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ken werden jedoch als wahrscheinlichster Mechanismus zur Entstehung der Spiralstruktur
von Sgr A West angenommen. Die Rate, mit der Gas ins Innere stromt, wird dabei mit
3 — 5 x 1072 M, angegeben (Jackson et al., 1993).

Noérdlicher Arm

Balken

Ostlicher Arm

Westlicher
Bogen

Abbildung 4.3: Radiokontinuumsbild von Sgr A West bei einer Wellenlinge von 3.6 c¢cm. Die
Position von Sgr A* ist durch ein Kreuz markiert. (Roberts & Goss, 1993)

Die Ionisation und Anregung des Gases in Sgr A West wird vollstindig durch das UV-
Strahlungsfeld einer Gruppe von massereichen blauen Uberriesen beziehungsweise Wolf-Rayet-
Sterne nahe des galaktischen Zentrums dominiert. Diese Sterne gehoren einer Nach-Haupt-
reihenpopulation an die aller wahrscheinlich nach in eine Phase stark erhohter Sternentstehung
(,Starburst“) vor etwa 3 x 10 - 7 x 105 Jahren gebildet wurde (Najarro et al., 1997; Krabbe
et al., 1995). Die Anregung des Gases durch interstellare Schocks scheint dagegen nur unterge-
ordneter Rolle zu spielen (Shields & Ferland, 1994).

Mit Hilfe eines Modells, in dem die ionisierenden Quellen innerhalb von ~ 0.5 pc um das
galaktische Zentrum lokalisiert sind, kann auch die Emissionsstruktur weiter Bereiches von
Sgr A West einfach und elegant dadurch erklart werden, dafl die von den Quellen emittierte
Strahlung von lokalen, dichten Gaswolken teilweise absorbiert werden. In den Randbereichen
von Sgr A West wiirde dann der Flufl von Photonen im Lyman-Kontinuum nicht mehr ausrei-
chen, um das Gas zu ionisieren. Unabhéngig von der Quellenverteilung ist ein Gesamtflufl von
etwa 4 x 10°° Lyman-Kontinuumsphotonen pro Sekunde nétig, um den Ionisationszustand des
Gases innerhalb der zentralen 3 pc aufrechtzuerhalten (Serabyn & Lacy, 1985).

Aus Beobachtungen im fernen Infrarot folgt, daff die Staubdichte im interstellaren Medium
von Sgr A West mit kleiner werdendem Abstand zum galaktischen Zentrum stark abnimmt
(Gatley et al., 1977). Eine genauere Untersuchung zeigt, dafl die Staubdichte in den zentralen
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1.5 pc sogar so gering ist, dal ein UV-Photon nur mit einer Wahrscheinlichkeit von ~ 10%
beim Durchqueren dieser Region absorbiert wird (Becklin, Gatley & Werner, 1982). Lyman-
Kontinuums-Photonen kénnen diese Region somit beinahe ungehindert durchqueren und das
Gas in einem weiten Raumbereiche ionisieren. Die relative Staubarmut des Mediums innerhalb
von 1.5 pc kann in einem Photoionisations-Modell durch die Zerstérung der Staubkorner im
starken lokalen Strahlungsfeld erklért werden.

4.2.2 Der molekulare Ring

Hochauflésende Beobachtungen des galaktischen Zentrums zeigen eine auffilligen Anstieg der
Ferninfrarot-Emission in Form zweier lappenartiger Strukturen, die in einem Abstand von 2 pc
symmetrisch um das Zentrum der Galaxie angeordnet sind (Harvey, Campbell & Hoffmann,
1976; Becklin, Gatley & Werner, 1982). Untersuchungen der FIR-Linienemission (Lester et al.,
1981; Genzel et al., 1984, 1985) sowie der HI 21 ¢m und CO 2.6 mm Emission (Liszt et al.,
1983; Liszt, Burton & van der Hulst, 1985) erklirten diese Strukturen als Teil eines nahezu
vollstindigen Ringes aus Staub und molekularem Gas, der einen zentralen Bereich mit iiberwie-
gend ionisiertem Gas umgibt. Durch hochaufgeloste Abbildungen der molekularen Linienemis-
sion (Giisten et al., 1987; Jackson et al., 1993; Marshall, Lasenby & Harris, 1995), wie sie vor
allem durch Beobachtungen mit modernen sub-mm Interferometern moglich wurden, konnten
immer detailliertere Untersuchungen dieser Region durchgefiihrt werden. Abbildung 4.4 zeigt
den Ring in der 1-0 Emissionslinie des HCN Molekiils (88 GHz), die auf einer Konturlinienkarte
der 6 cm Kontinuumsemission iiberlagert wurde. Das molekulare Material erscheint in dieser
Abbildung bei einem Radius von 1.5 - 2 pc scharf abgegrenzt gegen einen zentralen Hohlraum,
der die gesamte Region von Sgr A West umfafit und aus sehr diinnem ionisierten Gas be-
steht. Die HCN Emission kann bis etwa 5 pc und Linien mit niedrigerer Anregungsenergie bis
>7 pc vom Zentrum der Galaxie nachgewiesen werden (Giisten et al., 1987), was den Schluf}
nahelegt, dafl der molekulare Ring den inneren Teil einer weit ausgedehnten, diinnen Scheibe
aus neutralem Gas darstellt. Die Dicke der Gasscheibe wird vornehmlich durch die turbulente
Komponente der Gasbewegung bestimmt und betrigt an dessen inneren Rand etwa 0.4 pc.

In Karten der HCN Emission tritt die charakteristische Struktur des molekularen Ringes
deutlich hervor: Das Gas ist nicht gleichméfig entlang des Ringes verteilt, sondern bildet ein-
zelne, dichte Wolken (,Klumpen“) mit einem Durchmesser von typischerweise 0.2 - 0.4 pc.
Praktisch das gesamte Material (~ 10* M) des molekularen Ringes befindet sich in diesen
Wolken, die etwa 10% des Ringvolumens fullen. Die Staubtemperatur in den Molekiilwolken
betrigt etwa 50 - 90 K, die Temperatur des Gases selbst liegt zwischen 100 und 500 K fiir CO,
HCN und OI/CII und zwischen 1000 und 2000 K fiir molekularen Wasserstoff (Abschnitt 8).
Die hohe Leuchtkraft des Ringes in den Ferninfrarot- und sub-mm Linien, die etwa 1% der
bolometrischen Leuchtkraft von Sgr A* entspricht, folgt direkt aus der hohen Gastemperatur
und Gasdichte (n ~ 10° cm™ fiir Hy). Die Tatsache, daf diese Emission nicht ausschlieBlich
aus dem inneren Rand des Ringes stammt, sondern aus einem Bereich der typischerweise 1 -
3 pc tief ins Innere des Ringes reicht (Genzel et al., 1985; Lugten et al., 1986; Harris et al.,
1985), kann durch die erwidhnte stark fragmentierte, klumpige Struktur erklirt werden, die
ein tiefes Eindringen der UV Strahlung in den Ring und damit ein effizientes Auftheizen des
Gases ermoglicht. Alternativ kann die Emissionsstruktur allerdings auch durch eine mehr oder
weniger gleichméflige Verteilung von UV-Quellen innerhalb des Ringmaterials erklirt werden.
Zudem koénnten auch Schockanregungen, die in Gebieten mit hohem turbulenten Bewegungs-
anteil als Folge von Kollisionen der individuellen Molekiilwolken auftreten, einen bedeutenden
Beitrag zur Heizung des Ringmaterials beitragen (Harris et al., 1985).
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Abbildung 4.4: Der molekulare Ring des galaktischen Zentrums. Dargestellt ist die tber alle
detektierten Radialgeschwindigkeiten integrierte HCN 1-0 Linienemission zusammen mit einer
Konturlinienkarte des 6 cm Radiokontinuumsfluf. (Gisten et al., 1987; Lo & Claussen, 1983)

Die Inklination des molekularen Ringes betrigt etwa 60° - 75° relativ zur Sichtlinie, die
scheinbare Hauptachse ist beziiglich der Nordrichtung um um ~ 25° in Richtung Ost gedreht.
Die vornehmliche Bewegungskomponente des Ringmaterials ist eine Rotation um das dynami-
sche Zentrum der Galaxie mit Geschwindigkeiten von etwa 110 km/s, wobei Untersuchungen
der HCN Emission (Giisten et al., 1987) zeigen, dafi die Rotationsgeschwindigkeit im Bereich
zwischen 2 und 4 pc nahezu konstant ist. In vielen Bereichen des molekularen Ringes weicht je-
doch das Bewegungsmuster stark von der allgemeinen Rotationsbewegung ab. Zum einen kann
lokal eine Verbreiterung der beobachteten Linien nachgewiesen werden, die auf eine turbulente
Bewegung von bis zu 30 km/s schlieflen 148t, zum anderen zeigen einige Wolken als ganzes
eine deutliche Abweichung von der allgemeinen Rotationsbewegung. Das prominentestes Bei-
spiel hierfiir ist die nach ihrer Radialgeschwindigkeit benannte +70 km/s Wolke, die auch in
Abbildung 4.4 als auffallend heller Bereich im nordwestlichen Teil des molekularen Ringes zu
erkennen ist.

Es gibt starke Hinweise dafiir, dal das Ringmaterial dynamisch mit dem Gas des zentra-
len Hohlraumes, beziehungsweise Sagittarius A West gekoppelt ist: Der ,, westliche Bogen* von
Sgr A West kann als innerster, im Strahlungsfeld eines oder mehrerer zentraler Objekte ioni-
sierter Rand des molekularen Ringes erklart werden, wihrend der ,nérdliche” und der ,,6stli-
che“ Arm, sowie der ,Balken“ moglicherweise Strome von ionisiertem Gas darstellen, die vom
Ring in das Zentralgebiet fallen (Lo & Claussen, 1983; Quinn & Sussman, 1985; Serabyn et al.,
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1988).

Daneben deuten aulerdem mehrere in HCN 3-2 Emission beobachtbare Gasbander (Mars-
hall, Lasenby & Harris, 1995) auf eine mogliche, jedoch unsichere Verbindung des Ringmaterials
mit ausgedehnten Molekiilwolken in der Umgebung des Sagittarius A Komplexes hin. Diese Mo-
lekiilwolken kénnten damit ein Gasreservoir darstellen, aus dem der Verlust von Material das
aus dem molekularen Ring in den Zentralbereich fillt, zumindest temporir ausgeglichen wird.
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Kapitel 5

SWS Beobachtungen

5.1 Beobachtete Quellen

Fiir diese Arbeit wurden drei Raumbereiche in der unmittelbaren Umgebung des galaktischen
Zentrums mit dem Short Wavelength Spectrometer (SWS) an Bord des ISO-Satelliten unter-
sucht. Abbildung 5.1 zeigt die Positionen der ISO-Aperturen sowie deren Orientierung auf einer
Uberlagerung aus einer 5 GHz Radiokontinuumskarte (Lo & Claussen, 1983) und einer HCN (1-
0) Radiokarte (Giisten et al., 1987) des galaktischen Zentrums. In der Radiokontinuumskarte
tritt dabei die Struktur von Sagittarius A West deutlich hervor, wohingegen die Karte der
HCN Emission vor allem das kiihle molekulare Material des molekularen Ringes darstellt. Die
Aperturen des SWS-Instrumentes sind auf die beiden auffillig hellen Bereiche des molekula-
ren Ringes ,,Stidwest“ und ,Nordost“ (siehe Abschnitt 4.2.2), sowie auf den Zentralbereich der
Radioquelle Sagittarius A West (Abschnitt 4.2.1) beziehungsweise Sgr A* zentriert.

An der Position Sgr A* wurden insgesamt drei Beobachtungen am 21. und 27. Februar 1997
im AOT SWS06 Modus durchgefithrt. Die Wellenléngenbereiche der Teilscans wurde dabei so
gewahlt, dafl durch diese drei Beobachtungen praktisch der gesamte Wellenlingenbereich zwi-
schen 2.4 pym und 45 pm mit einer vergleichsweise hohen spektralen Auflésung iiberdeckt wird.
Auch an der Position ,,Molekularer Ring - Nordost“ wurden drei Beobachtungen durchgefiihrt:
ein voller Scan des Wellenlédngenbereiches von 2.4 pum bis 45 pm im AOT SWS01 Modus am
19. Februar 1996, sowie zwei Beobachtungen im AOT SWS02 Modus am 19. Februar 1996 und
am 27. Mérz 1997, bei denen jeweils nur ein kleiner Wellenlédngenbereich (~ 0.01\) um aus-
gewéhlte Spektrallinien abgetastet wurde. Fiir die Beobachtung im SWS01 Modus wurde die
kleinste zur Verfiigung stehende Scangeschwindigkeit des Beugungsgitters gewahlt, um Daten
mit einer groftmaoglichen spektralen Auflésung zu erhalten. Ahnliche Daten wurden auch von
der Position ,Molekularer Ring - Stidwest “ gesammelt: eine Beobachtung im AOT SWS01
Modus bei der kleinsten Scangeschwindigkeit des Beugungsgitters am 19. Februar 1996, sowie
zwei Beobachtungen im AOT SWS02 Modus am 20. Februar und am 3. Oktober 1996. Eine
Zusammenstellung der wichtigsten Eckdaten dieser Beobachtungen ist in Tabelle 5.1 zu finden,
die gewonnenen Spektren und Liniendaten werden in Abschnitt 5.3 vorgestellt.
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Abbildung 5.1: Zusammengesetzte Radiokarte des galaktischen Zentrums. Auf einer 5 GHz
Kontinuumskarte und einer Karte der HCN (1-0) Emission sind die Aperturen der verschie-
denen SWS-Beobachtungen dargestellt. (Giisten et al., 1987; Lo & Claussen, 1983)

5.2 Datenreduktion

Jeder bei einer Beobachtung anfallende Datenstrom wird durch ein automatisches Datenana-
lyseprogram (OLP, Off-Line Processing) aufbereitet, wobei drei grundsétzliche Datentypen
erzeugt werden:

e ERD - Edited Raw Data

Dieser Datentyp entsteht durch einfache Reformatierung der direkt vom Satelliten ein-
trefflenden Rohdaten. Ein ERD-File besteht damit aus den Signalen, die in 24 Auslese-
schritten pro Sekunde und Detektor gewonnen werden.
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AOT | ID Nummer | Datum | Beobachtungszeit Koordinaten
[Sekunden] RA | Dec

Quelle: Sgr A*

SWS06 | 46301201 | 21.2.97 6716

SWS06 | 46301102 | 21.2.97 13114 17745™40.00° | -29° 00’ 28.6"

SWS06 | 46901903 | 27.2.97 8486

Quelle: Molekularer Ring - Nordost

SWS01 | 09500203 19.2.96 3612

SWS02 | 09401504 | 19.2.96 3612 17745™41.80° | -28° 59" 50.5"

SWS02 | 49702001 | 27.3.97 7146

Quelle: Molekularer Ring - Siidwest

SWS01 | 09401905 | 19.2.96 6528 hoArm s o (1t "

SWS02 | 09500706 | 20.2.96 3612 17745738.60% | -297 017 05.7

SWS02 | 32200621 | 3.10.96 1802 17"45m38.88% | -29° 01’ 04.7"

Tabelle 5.1: Die wichtigsten Eckdaten der ISO-SWS Beobachtungen am galaktischen Zentrum.

e SPD - Standard Processed Data

Bei der Ableitung des SPD Datentyps werden alle durch das Instrument verursachten
Effekte entfernt, die in einer Zeitskala von weniger als einem Reset-Intervall auftreten. Den
Rohdaten werden in diesem Schritt lineare Rampen angen&hert und Wellenldngenwerte
zugewiesen. Ein SPD-File hat damit die Form: mV /sec als Funktion der Wellenlinge (in

pum).
e AAR - Auto Analysis Result

Bei diesem Datentyp werden die Instrumenteneffekte entfernt, die mit einer Zeitskala von
grofler als einem Reset-Intervall auftreten. Aulerdem werden die Integrationsrampen in
eine kalibrierte Flufidichte (Einheit: Jansky) konvertiert. Damit hat ein AAR-File die
wissenschaftlich nutzbare Form: Flufidichte [Jy] als Funktion der Wellenlidnge [pm].

Die Ableitung der einzelnen Datentypen findet jeweils in mehreren Schritten statt. Ausge-
hend vom ERD Datentyp werden zunéchst die Storsignale eliminiert, die durch das Anlegen
der Reset-Pulse entstehen, das elektronische Ubersprechen zwischen benachbarten Detektoren
entfernt und plotzliche Spriinge im Datenstrom, wie sie zum Beispiel durch das Auftreffen
kosmischer Strahlung entstehen kénnen, detektiert und im Datensatz markiert. Danach wer-
den die Integrationsrampen durch lineare Funktionen genihert, deren Steigung (ausgedriickt
in V/s) direkt proportional zum Flufl der beobachteten Quelle ist. Auflerdem wird jedem De-
tektor eine Wellenlinge zugewiesen, die aus der zeitabhingigen Stellung des Scanspiegels folgt.
Das Ergebnis dieser Prozeduren ist ein SPD-File, der zur weiteren Bearbeitung zur Verfiigung
steht.

Ausgehend von einem SPD-File wird als néchster Schritt bei der Bearbeitung der SWS Da-
ten der jeweils vor und nach einem Einzelscan gemessene Dunkelstrom gemittelt und von den
Daten subtrahiert. Danach wird eine Relativkalibration der einzelnen Detektoren zueinander
durchgefiihrt (,, Flatfielding®), um individuellen Unterschiede in den Detektorempfindlichkeiten
zu eliminieren. In einer anschlieBenden photometrischen Uberpriifung wird das Signal einer
bekannten, internen Infrarotquelle untersucht, wodurch kurzzeitige Schwankungen der Detek-
torempfindlichkeiten erkannt werden konnen. Schliellich werden die, bei der Ableitung des
SPD-Files ermittelten Steigungen der Integrationsrampen durch eine Fluflkalibration in eine
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Flufidichte iibersetzt und die spektralen Daten hinsichtlich der Satelliten- und der Erdbewegung
korrigiert und damit in das heliozentrische System konvertiert.

Normalerweise werden nach der Extraktion des AAR-Files noch mehrere Schritte in der Da-
tenreduktion folgen, um etwa eine Filterung der Daten mit der entsprechenden Systemauflésung
durchzufithren oder die in manchen Bandern durch den internen Aufbau des Instrumentes be-
dingten Interferenzstrukturen zu beseitigen.

Obwohl es moglich ist, die gesamte Datenreduktion bis zum wissenschaftlich nutzbaren AAR
automatisch durch das OLP durchzufiihren, kann es an vielen Stellen sinnvoll sein, eine schritt-
weise und manuelle Datenreduktion durchzufithren. Auf diese Weise kénnen die Zwischener-
gebnisse stindig iiberpriift und eventuell auftretende Probleme friihzeitig behoben werden.
Die im néchsten Abschnitt vorgestellten Daten wurden ausgehend von den SPD-Files mit den
interaktiven Routinen der OSTA (Observers SWS Interactiv Analysis) Software durchgefiihrt.

5.3 Liniendaten

In den folgenden Abschnitten werden, getrennt nach den beobachteten Positionen, die aus den
Beobachtungen des galaktischen Zentrums (siehe Abschnitt 5.1) gewonnenen spektralen Daten
vorgestellt. Zuerst wird dabei jeweils das Gesamtspektrum aus den AOTO01 Beobachtungen
(AOTO06 im Fall von Sgr A*) abgebildet, weil dadurch der beste Uberblick iiber den allgemeinen
spektralen Verlauf des Kontinuums, sowie iiber die zahlreich vorhandenen breiten Absorptions-
und Emissionsstrukturen gegeben werden kann. Die stirkeren Linien sind in dieser Darstellung
bereits deutlich erkennbar. Danach folgt eine detailliertere Darstellung derjenigen Abschnitte
in den Spektren, in denen auch tatséchlich Linien detektiert wurden. In einer dritten Abbildung
werden dann die im AOT02 Modus erfafiten Linien dargestellt. Diese Abbildungen enthalten
auch diejenigen Linien aus den AOTO01 Spektren, die weder in der Gesamtansicht, noch in der
detaillierten Darstellung erkennbar sind. Im Fall von Sgr A*, wo keine AOT02 Beobachtungen
durchgefithrt wurden, sind an dieser Stelle alle detektierten Linien der AOT06 Beobachtung in
einem kleinen Wellenlédngenbereich (~ 0.01)\) um die jeweilige Linie dargestellt.

In jedem Abschnitt findet sich eine Auflistung aller in den Beobachtungen detektierten Li-
nien gruppiert in: Wasserstoff-Rekombinationslinien, Linien des molekularen Wasserstoffs und
atomaren Feinstrukturlinien. Fiir jede Linie sind dabei die beobachtete Intensitit und das
aus dem RMS-Wert des Kontinuums in einem Wellenlingenbereich von etwa 3 x 1073 X bis
4 x 1072 X um die jeweilige Linie berechneten Signal-zu-Rauschverhiltnis angegeben. Eine Li-
nie wird dabei als sicher detektiert angenommen, wenn das Signal-zu-Rauschverhéltnis grofier
als drei ist. Bei der Berechnung der Linienintensitit wurde der Linienflufl unter der Annahme
einer homogenen Oberflichenhelligkeit der Linienemission auf das Raumwinkelelement der ver-
wendeten Apertur normiert. Vor allem bei der Beobachtung von Sgr A*, kann diese Annahme
aufgrund der relativ grofien ISO-Aperturen (Abschnitt 3.3) und der detaillierten Strukturie-
rung dieser Quelle (Abschnitt 4.2.1) zu Fehlern in der berechneten Intensitét fithren (siehe auch
Abschnitt 7.3).

Neben den Werten fiir die Linienintensitdt und das Signal-zu-Rauschverhéltnis enthalten
die Tabellen auflerdem die Vakuumwellenléingen (ohne Beriicksichtigung einer Dopplerverschie-
bung) und je nach Linientyp Zahlenwerte fiir verschiedene wichtige Eigenschaften wie Ionisati-
onsenergie, kritische Dichte, Einstein-Koeffizienten usw. . . (siche dazu die jeweiligen Fufinoten).
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5.3.1 Sagittarius A*

Das Spektrum von Sgr A* (Abbildungen 5.2, 5.3 sowie 5.4 und 5.5) wird im Wellenldngenbereich
von unter 10 pm von einer Vielzahl starker Wasserstoff-Rekombinationslinien aus Ubergingen
auf die Niveaus 4, 5, 6 und 7 dominiert. Die Intensitidten der aus dem Zentralgebiet der HII-
Region von Sgr A West stammenden Rekombinationslinien sind in Tabelle 5.2 zusammengefafit.
Neben den Rekombinationslinien wurde auch eine grofie Zahl an Rotations- und Rotations-
Vibrationslinien des molekularen Wasserstoffs detektiert. Die Energien des oberen Zustandes
der reinen Rotationslinien umspannen den Bereich von 1015 K fiir die 0-0 S(1) Linie bis 17438 K
fiir die 0-0 S(13) Linie und damit mehr als eine volle Dekade. Eine Aufstellung der identifizierten
molekularen Wasserstofflinien findet sich in Tabelle 5.3. Uber den gesamten Spektralbereich
verteilt konnte auflerdem eine grofle Zahl diverser atomarer Feinstrukturlinien, darunter eine
Vielzahl von Fe IT und Fe III Linien, nachgewiesen werden (Tabelle 5.4).

Besonders auffillig in Abbildung 5.2 sind die tiefen und breiten Absorptionsstrukturen
von Wassereis bei 3.4 pm, diverser Silikate bei 9.7 pym und 18 pm, sowie von COq-Eis bei
4.25 pm (C=0 Streckschwingung) und 15.2 pm. Als besonders komplexe Absorptionsstruk-
tur stellt sich das Gebiet zwischen 4.5 und 4.9 pm heraus, das aus einer Uberlagerung der
Rotations-Vibrationsbénder von gasformigen CO einer warmen (T, ~ 150 K) und einer kal-
ten Komponente (T,,; = 6 — 12 K), CO-Eis und einem breiten Absorptionsband, das von
Molekiilen des Typs ,,XCN* besteht (Monetti, Cernicharo & Pardo, 2001). Charakteristisch
fiir XCN-Molekiile ist dabei, das sie Kohlenstoff und Stickstoff in einer Dreifachbindung so-
wie ein oder mehrere zusitzliche Elemente (X) enthalten. Die wichtigsten Verbindungen dieses
Molekiiltyps sind: Nitrile (X— C=N), Isonitrile (X— N=C) und Cyanate (X— O—C=N). Absorp-
tionslinien der Isotope 2CO, *CO und C'80 kénnen in diesem Wellenlingenbereich nachge-
wiesen werden. Eine Absorptionslinie des OH Molekiils ist aufilerdem bei einer Wellenlénge von
34.6 pm detektierbar.

Im Spektrum von Sgr A* fehlen die in den Spektren des molekularen Ringes (Abschnitt 5.3.2)
prominenten Emissionsstrukturen von polyzyklischen aromatischen Kohlenwasserstoffen (po-
lycyclic aromatic hydrocarbons, PAH) vollig. Dieser Umstand erklért sich wahrscheinlich dar-
aus, dafl die PAH Molekiile im intensiven Strahlungsfeld der zentralen Quelle zerstort werden,
wahrend sie im dichten Gas und Staub des molekularen Ringes vor hochenergetischer UV
Strahlung und damit vor der Dissoziation geschiitzt sind.
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Abbildung 5.2: Vollstindiges Spektrum der Position Sgr A* im Wellenlingenbereich von
2.4 bis 45 pum, aufgenommen im SWS06 Modus. Der Kontinuumsflufi ist abhdngig von der
verwendeten Apertur und wurde in dieser Abbildung so angepafst, dafl ein kontinuierliche er-
scheinendes Spektrum entsteht. In dieser Abbildung wurden die stirksten detektierten Linien
und Absorptionsstrukturen markiert und entsprechend bezeichnet.
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A Q@ AOT Tobs S/N P
[um) [em3s™1] SWS | [erg s tem™2sr™1]
HI 17-5 | 2.4953 | 3.033 x 10~ 16 | 06 1.14 x 1074 3.9
HI 14-5 | 2.6126 | 5.726 x 1076 | 06 2.08 x 1074 7.1
HI 6-4 | 2.6259 | 1.396 x 104 | 06 2.27 x 1073 82.3
HI 13-5 | 2.6751 | 7.358 x 10716 | 06 8.55 x 107 3.7
HI 12-5 | 2.7583 | 9.713 x 10716 | 06 2.44 x 1074 5.5
HI 11-5 | 2.8730 | 1.326 x 10~ | 06 1.86 x 1074 7.3
HI 10-5 | 3.0392 | 1.891 x 1071 | 06 1.98 x 1074 10.1
06 2.34 x 1074 25.2
HI 9-5 | 3.2970 | 2.869 x 1071 | 06 4.98 x 1074 22.2
HI 8-5 | 3.7406 | 4.760 x 10715 | 06 1.03 x 1073 36.4
HI 17-6 | 3.7494 | 2.971 x 10716 | 06 9.70 x 107° 3.4
HI 16-6 | 3.8195 | 3.641 x 10716 | 06 9.81 x 1079 4.5
HI 15-6 | 3.9075 | 4.538 x 10716 | 06 1.25 x 1074 5.4
HI 14-6 | 4.0209 | 5.774 x 1076 | 06 1.02 x 1074 4.8
HI 5-4 ¢ | 4.0523 | 3.960 x 10~ | 06 8.93 x 1073 85.7
06 8.87 x 1073 97.6
HI 13-6 | 4.1708 | 7.532 x 1076 | 06 1.74 x 1074 4.1
HI 10-6 | 5.1287 | 2.111 x 10~ | 06 4.51 x 1074 10.8
HI 9-6 | 5.9082 | 3.405 x 10715 | 06 7.65 x 1074 9.5
HI 14-7 | 5.9568 | 5.927 x 1076 | 06 1.32 x 1074 3.1
HI 12-7 | 6.7720 | 1.090 x 10~ | 06 2.90 x 1074 4.4
HI 6-5 | 7.4598 | 2.389 x 10~ | 06 4.02 x 1073 71.2
HI 86 | 7.5025 | 6.300 x 10~ | 06 1.27 x 1073 28.8
HI 10-7 | 8.7601 | 2.502 x 10~15 | 06 9.84 x 1075 3.4

2 Berechnet fiir ne = 1000 cm™2 und T, = 6000 K (Brocklehurst, 1971; Storey &
Hummer, 1995).
" Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km /s um die Linien.
¢ Fallt mit der 2-1 O(7) des molekularen Wasserstoffs zusammen. Die Intensitit der
2-1 S(7) Linie wird als vernachlissigbar angenommen.

Tabelle 5.2: Die aus den Beobachtung der Position Sqgr A* berechneten Daten fiir die detektier-
ten Rekombinationslinien des atomaren Wasserstoffs.
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) E,/k ? AP AOT Lops S/N ¢
[um)] K] [s71] SWS | [erg s tem™2sr™1]
1-0 Q(1) | 2.4066 | 6149.2 | 4.29 x 10~7 | 06 6.07 x 107 3.1
1-0 Q(3) | 2.4237 | 6950.6 | 2.78 x 10~7 | 06 9.60 x 107 3.1
1-0 Q(6) | 2.4755 | 9285.7 | 124 x 1077 | 06 412 x 107 3.8
1-0 O(3) | 2.8025 | 6149.2 | 4.22x10~7 | 06 3.31 x 107° 4.3
1-0 O(5) | 3.2350 | 6950.6 | 2.09 x 10=7 | 06 2.92 x 107° 4.9
0-0 S(13) | 3.8464 | 17437.7 | 1.62 x 1075 | 06 1.13 x 1074 7.5
0-0 S(11) | 4.1810 | 13702.7 | 9.63 x 10~ | 06 2.66 x 1074 6.0
0-0 S(10) | 4.4096 | 11940.2 | 7.03 x 10" | 06 6.15 x 107 5.1
0-0 S(8) | 5.0528 | 8677.1 | 3.24 x 10~ | 06 2.44 x 1074 5.8
0-0 S(7) | 5.5115 | 7196.6 | 2.00 x 107 | 06 1.17 x 1073 20.1
0-0 S(6) | 6.1089 | 5829.8 | 1.18 x 10~7 | 06 1.99 x 10~* 10.5
0-0 S(5) | 6.9091 | 4586.7 | 5.88 x 107% | 06 1.66 x 1073 29.1
0-0 S(4) | 8.0258 | 3474.6 | 2.64 x 1078 | 06 5.75 x 1074 12.7
0-0 S(3) | 9.6649 | 2503.4 | 9.84 x 107 | 06 4.00 x 1075 4.1
0-0 S(1) | 17.0346 | 1015.0 | 4.76 x 1019 | 06 1.59 x 1074 3.2
# Energien des angeregten Zustandes aus Rosenthal, Bertoldi & Drapatz (2000) und privater Kom-
munikation.

" Einsteinkoeffizienten aus Turner, Kirby-Docken & Dalgarno (1977); Wolniewicz, Simbotim &
Dalgarno (1998).
¢ Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.

Tabelle 5.3: Die Liniendaten fiir die in Position Sgr A* beobachteten Emissionslinien des mo-
lekularen Wasserstoffs.
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Linie A L. | I,® Djriz AOT Iops S/N 4
[m] [eV] | [eV] [cm™3] SWS | [erg s tem™2sr™1]
[Fe II] | 5.0623 | 7.90 | 16.19 06 2.32 x 1074 5.4
[Fe II] | 5.3402 | 7.90 | 16.19 06 2.74 x 1073 24.7
[Nill] ¢ | 6.6360 | 7.64 | 18.17 | 1.73 x 107 06 1.11 x 1073 22.6
[Fe IT] f | 6.7213 | 7.90 | 16.19 06 2.95 x 1074 7.1
[ArII] | 6.9853 | 15.76 | 27.63 | 4.17 x 10° 06 6.47 x 1072 290.0
[Ar IIT] | 8.9914 | 27.63 | 40.74 | 3.18 x 10° | 06 1.17 x 1073 12.7
[SIV] & | 10.5105 | 34.79 | 47.22 | 5.39 x 10* | 06 9.92 x 107° 3.4
[Ne IT] | 12.8135 | 21.56 | 40.96 | 6.54 x 105 | 06 1.08 x 10~ ¢ 217.0
[Ne III] | 15.5551 | 40.96 | 63.45 | 2.70 x 10° 06 6.47 x 1073 23.6
[P 111 17.885 | 19.77 | 30.20 | 3.91 x 10* 06 6.43 x 1074 3.1
[Fe IT] | 17.9359 | 7.90 | 16.19 06 4.44 x 1074 3.5
[S IIT] 18.713 | 23.34 | 34.79 | 2.06 x 10° 06 1.73 x 1072 121.0
[Fe III] | 22.925 | 16.19 | 30.65 | 1.12 x 10° 06 7.89 x 1073 29.9
[Fe II] | 24.5192 | 7.90 | 16.19 06 2.45 x 1074 4.0
[Fe 1] | 25.9883 | 7.90 | 16.19 | 3.59 x 10* | 06 2.99 x 1073 33.2
[Fe II1] | 33.0384 | 16.19 | 30.65 | 6.30 x 10* | 06 3.48 x 1073 47.3
06 3.63 x 1073 25.7
[S 1] 33.481 | 23.34 | 34.79 | 6.34 x 10? 06 2.32 x 1072 254.0
06 2.21 x 1072 269.0
[SiIl] | 34.8152 | 8.15 | 16.35 | 1.80 x 103 M | 06 2.10 x 1072 356.0
06 2.15 x 1072 398.0
[Fe I1] | 35.3486 | 7.90 | 16.19 | 2.01 x 10* | 06 1.29 x 1073 21.0
06 1.09 x 1073 21.4
[Ne IIT] | 36.0135 | 40.96 | 63.45 | 5.52 x 10* | 06 6.92 x 1074 9.3
06 7.41 x 10~* 11.9

® Energie zur Erzeugung des Ions.

b Tonisationsenergie zur nichsthéheren Ionisationsstufe.

¢ Fiir Kollisionen mit Elektronen bei T=10000 K.

4 Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.
¢ Fallt mit der HI 23-6 Rekombinationslinie des atomaren Wasserstoffs zusammen.

f Psllt mit der HI 22-8 Rekombinationslinie zusammen.

& Fillt mit der HI 12-8 Rekombinationslinie zusammen.

b Piir Kollisionen mit Elektronen bei T=20000 K.

Tabelle 5.4: Die Feinstrukturlinien aus der Beobachtung von Sgr A*.
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5.3.2 Molekularer Ring

Anders als im Spektrum von Sgr A* konnen in den Daten der beiden beobachteten Positionen
im molekularen Ring nur sehr wenige Wasserstoff-Rekombinationslinien nachgewiesen werden.
Fiir die Position ,,molekularer Ring - Nordost* sind die identifizierten HI-Rekombinationslinien
in Tabelle 5.5 und fiir die Position ,,molekularer Ring - Siidwest“ in Tabelle 5.8 zusammen-
gefafit. Auffillig in den Spektren der Ringpositionen ist dabei die relativ zu den Messungen
der Position Sgr A* wesentlich geringere Intensitéit der Rekombinationslinien. Im Vergleich zur
Beobachtung von Sgr A* ist die Intensitdt der Bra: (HI 5-4) Linie in der Ringposition Nordost
etwa zwanzigmal geringer. Dieses ungefihre Verhiltnis ist auch fiir die anderen beobachteten
Wasserstoff-Rekombinationslinien giiltig. Interessant ist auflerdem der Umstand, daf} die Inten-
sitdt der Rekombinationslinien in der Ringposition Siidwest immerhin noch um einen Faktor
drei grofler ist als in der Ringposition Nordost. Der Grund fiir die deutlich héhere Intensitét
in der Siidwest-Position gegeniiber der ansonsten vergleichbaren Nordost-Position liegt darin,
daf} die ISO-Apertur bei der Beobachtung der Siidwest-Position, wie aus Abbildung 5.1 ersicht-
lich, einen nennenswerten Teil des iiberwiegend aus atomaren und ionisiertem Gas bestehenden
» Westlichen Bogens® (siche Abschnitt 4.2.1) von Sgr A West beinhaltet.

Die Spektren der untersuchten Positionen im molekularen Ring werden im Gegensatz zu
der Sgr A* Position in einem weiten Wellenléingenbereich von den Rotations und Rotations-
Vibrationslinien des molekularen Wasserstoffs dominiert. Die Rotationslinien umfassen dabei
einen Energiebereich (oberer Zustand) von 1015 K fiir die 0-0 S(1) Linie bis 21409 K fiir die
0-0 S(15) Linie im Fall der Position Nordost, beziehungsweise 22516 K fiir die 1-1 S(13) Li-
nie bei der Position Siidwest. Die identifizierten Linien des molekularen Wasserstoffs sind in
den Tabellen 5.6 (Ring Nordost) und 5.9 (Ring Siidwest) aufgelistet. Verglichen mit der Mes-
sung an Sgr A* ist die beobachtete Intensitit der molekularen Wasserstofflinien in den beiden
Ringpositionen etwa 2 - 2.5 mal grofler.

Ahnlich wie im Fall von Sgr A* wurde auch in den Ringpositionen eine groBe Zahl von
atomaren Feinstrukturlinien detektiert. In den Tabellen 5.7 und 5.10 sind die beobachteten
Intensititen der Feinstrukturlinien fiir die Positionen ,Nordost “ und , Siidwest “ zusammen-
gefafit.

In den Spektren der beiden Ringpositionen tritt im Gegensatz zur Beobachtung von Sgr A*
eine grofle Zahl breiter Emissionsstrukturen, die den diversen Biege- und Streckmoden poly-
zyklischer aromatischer Kohlenwasserstoffmolekiile (PAH) zuzurechnen sind, deutlich hervor.
Besonders starke Emissionen sind bei um die Wellenléngen 3.3 pm, 6.2 ym, 7.7 pm, 11.3 pm und
12.7 pm zu beobachten, wobei die beiden letztgenannten Emissionsstrukturen auf C-H Biege-
schwingungen senkrecht zur Molekiilebene und die restlichen beobachteten Strukturen auf C-H
beziehungsweise C-C Streckschwingungen zuriickzufithren sind (Sloan et al., 1999; Verstraete
et al., 2001).

Auch viele der bereits in Sgr A* detektierbaren Absorptionsstrukturen finden sich in den
Spektren des molekularen Ringes wieder. Deutlich nachweisbar sind dabei die breiten Absorp-
tionsstrukturen von Wassereis bei 3 ym und der interstellaren Silikate bei 9.7 ym und 18 pm.
Auch das relativ schmale Absorptionsband von COs bei 4.25 pm und die OH-Absorptionslinie
bei 34.6 pm koénnen in den Spektren beider Ringpositionen detektiert werden.
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Abbildung 5.6: Das gesamte Spektrum der Position ,Molekularer Ring - Nordost“ im Wel-
lenldngenbereich von 2.4 bis 45 um, aufgenommen im SWS01 Modus. Der Kontinuumsfluf$
wurde wie in Abbildung 5.2 so angepaft, daf$ ein kontinuierliches Spektrum entsteht.
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Abbildung 5.8: Die aus den AOTO02 Beobachtungen der Ringposition Nordost gewonnenen Spek-
tren. Diejenigen Linien aus der AOTO01 Beobachtung, die in Abbildung 5.7 nicht erkennbar
sind, wurden ebenfalls in diese Abbildung aufgenommen (mit der Bezeichnung AOTO01) und
wenn maglich tdber die AOT02 Beobachtungen gelegt.
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A Qnn AOT Tops S/NP
[um) [em3s™!] SWS | [erg s tem™2sr™1]

HI8-5 | 3.7406 | 4.76 x 10~ | 01 5.31 x 107° 4.2
HI 5-4 ¢ | 4.0523 | 3.960 x 10~ | 02 3.45 x 1074 28.7
02 5.18 x 1074 24.6

02 4.23 x 1074 47.9

HI 6-5 | 7.4598 | 2.389 x 10715 | 01 1.80 x 1074 11.2
02 2.22 x 104 14.6

02 2.16 x 1074 11.0

@ Berechnet fiir ne = 1000 cm™2 und T, = 6000 K (Brocklehurst, 1971; Storey &
Hummer, 1995).
P Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.

¢ Fallt mit der 2-1 O(7) des molekularen Wasserstoffs zusammen.

Tabelle 5.5: Zusammenstellung der bei der Beobachtung der Position ,Molekularer Ring - Nord-
ost“ detektierten Wasserstoff-Rekombinationslinien.
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A E,/k ? AP AOT Lops S/N ¢
[um) K] [s71] SWS | [erg s tem™2sr™1]
1-0 Q(1) | 2.4066 | 6149.2 | 4.29 x 107 | 01 1.37 x 107* 5.2
1-0 Q(3) | 2.4237 | 6950.6 | 2.78 x 107 | 01 1.69 x 10~* 6.6
02 1.79 x 1074 47.3
1-0 Q(5) | 2.4548 | 8364.9 | 2.55 x 107 | 01 1.49 x 10~* 5.4
02 1.14 x 1074 19.2
1-0 Q(6) | 2.4755 | 9285.7 | 2.45x 1077 | 01 4.57 x 1075 4.9
1-0 Q(7) | 2.5001 | 10340.3 | 2.34 x 107 | 01 9.29 x 1075 3.4
02 7.91 x 107° 16.3
1-0 O(2) | 2.6269 | 5986.8 | 8.54 x 10~7 | 01 1.94 x 104 6.3
02 2.41 x 1074 26.9
1-0 O(3) | 2.8025 | 6149.2 | 4.23 x 1077 | 01 1.56 x 10~4 13.0
1-0 O(4) | 3.0039 | 6471.5 | 2.90 x 10=7 | 01 3.50 x 1075 3.4
1-0 O(5) | 3.2350 | 6950.6 | 2.09 x 10~7 | 01 9.05 x 1075 9.0
0-0 S(15) | 3.6263 | 21408.6 | 2.41 x 1076 | 01 4.39 x 1075 3.0
1-0 O(7) | 3.8075 | 8364.9 | 1.06 x 10~7 | 01 9.96 x 1075 11.1
02 8.00 x 107° 23.9
0-0 S(13) | 3.8464 | 17437.7 | 1.62 x 1076 | 01 1.68 x 1074 12.6
0-0 S(12) | 3.9968 | 15538.5 | 1.27 x 1076 | 01 8.87 x 107° 7.5
02 7.50 x 107° 9.6
0-0 S(11) | 4.1810 | 13702.7 | 9.64 x 107 | 01 3.54 x 10~* 6.5
1-0 O(9) | 4.5757 | 10340.7 | 4.97 x 1078 | 02 3.47 x 1077 6.9
0-0 S(9) | 4.6947 | 10261.2 | 4.90 x 10~ | 01 6.44 x 10~* 13.6
0-0 S(8) | 5.0528 | 8677.1 | 3.24x 107" | 01 3.93 x 10~* 7.0
0-0 S(7) | 5.5115 | 7196.6 | 2.00 x 10~ | 01 1.33 x 1073 31.7
0-0 S(6) | 6.1089 | 5829.8 | 1.18 x 10~7 | 01 6.78 x 10~* 18.0
0-0 S(5) | 6.9091 | 4586.7 | 5.88 x 1078 | 01 3.52 x 1073 128.0
02 3.35 x 1073 268.2
1-1 S(5) | 7.2807 | 10340.3 | 5.44 x 10=% | 02 2.17 x 1075 8.06
0-0 S(4) | 8.0258 | 3474.6 | 2.64 x 1078 | 01 1.10 x 1073 5.1
0-0 S(3) | 9.6649 | 2503.4 | 9.84 x 107 | 01 3.33 x 107 3.1
0-0 S(2) | 12.2785 | 1682.0 | 2.76 x 1079 | 01 3.61 x 1074 9.1
02 6.37 x 10~* 55.1
0-0 S(1) | 17.0346 | 1015.0 | 4.76 x 10719 | 01 3.35 x 1074 22.1
02 3.65 x 1074 79.5

* Energien des angeregten Zustandes aus Rosenthal, Bertoldi & Drapatz (2000) und privater Kom-

munikation.
b Einsteinkoeffizienten aus Turner, Kirby-Docken & Dalgarno (1977); Wolniewicz, Simbotim &

Dalgarno (1998).
¢ Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.

Tabelle 5.6: Die molekularen Wasserstoff-Linien aus der Position ,,Ring-Nordost“.
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Linie A I, 2 LP Nprit AOT Iops S/N d
[m] [eV] | [eV] [cm ™3] SWS | [erg s tem™2sr™1]
[Fe II] | 5.3402 | 7.90 | 16.19 01 1.66 x 1073 23.0
[Fe I1] ¢ | 6.7213 | 7.90 | 16.19 01 1.57 x 10~* 5.2
[ArII] | 6.9853 | 15.76 | 27.63 | 4.17 x 10° | 01 5.81 x 1073 295.0
[Ar IIT] | 8.9914 | 27.63 | 40.74 | 3.18 x 10° | 02 2.54 x 1075 3.2
[Ne IT] | 12.8135 | 21.56 | 40.96 | 6.54 x 10° | 01 7.82 x 1073 88.6
02 7.64 x 1073 111.0
[CIII] | 14.3678 | 12.97 | 23.81 | 1.21 x 10° | 01 1.09 x 1074 5.2
02 8.44 x 107° 13.8
[Ne IIT] | 15.5551 | 40.96 | 63.45 | 2.70 x 10° | 01 4.46 x 1074 17.6
02 2.55 x 1074 20.7
[Fe I1] | 17.9359 | 7.90 | 16.19 01 9.61 x 107° 5.7
[S II1] 18.713 | 23.34 | 34.79 | 2.06 x 10* | 01 1.01 x 1073 39.8
02 9.63 x 10~* 76.1
[Fe IIT) | 22.925 | 16.19 | 30.65 | 1.12 x 10° | 01 2.19 x 10~* 7.9
02 3.19 x 1074 43.8
[Fe I1] | 24.5192 | 7.90 | 16.19 01 4.53 x 107° 1.6
ST 25.249 | 0.00 | 10.36 01 1.43 x 10~* 6.2
02 1.74 x 10~* 18.2
[Fe II] | 25.9883 | 7.90 | 16.19 | 3.59 x 10* | 01 9.90 x 1074 19.5
02 1.09 x 1073 56.8
[S I11] 33.481 | 23.34 | 34.79 | 6.34 x 103 01 4.40 x 1073 32.4
02 4.26 x 1073 59.9
[Si 7] 34.814 | 8.15 | 16.35 | 1.80 x 10* f | 01 1.40 x 1072 193.0
02 1.23 x 1072 52.8
[Fe II] | 35.3486 | 7.90 | 16.19 | 2.01 x 10* | 01 4.95 x 1074 12.5
02 3.64 x 1074 13.6

# Energie zur Erzeugung des Ions.

b Jonisationsenergie zur niichsthéheren Ionisationsstufe.

¢ Fiir Kollisionen mit Elektronen bei T=10000 K.

4 Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.
¢ Fallt mit der HI 22-8 Rekombinationslinie zusammen.

f Fiir Kollisionen mit Elektronen bei T=20000 K.

Tabelle 5.7: Die Feinstrukturlinien der Position ,Ring-Nordost®.
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Abbildung 5.9: Gesamtes Spektrum der Position ,Molekularer Ring - Sidwest* im Wel-

lenlangenbereich von 2.4 bis 45 um, aufgenommen im SWS01 Modus. Wieder wurde der Kon-
tinuumsflufl angepafit um eine kontinuierliche Darstellung zu erreichen.
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Das Spektrum aus Abbildung 5.9 im Detail.

Abbildung 5.10
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Abbildung 5.11: Die Spektrallinien aus der Beobachtung der Ringposition Stidwest im AOT02
Modus. Analog zu Abbildung 5.8 wurden mehrere Linien aus der AOT01 Beobachtung mit der

Bezeichnung ,AOT01 in die Abbildung mit aufgenommen.
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A Qi AOT Lops S/N P
[um) [em3s™!] SWS | [erg s tem™2sr=1]
HI9-5 |3.2970 | 2.869 x 10~ | 01 3.84 x 107° 5.5
HI 85 | 3.7406 | 4.760 x 10~ | 01 1.12 x 1074 7.3
HI 5-4 ¢ | 4.0523 | 3.960 x 10~ | 01 1.26 x 1073 188.0
02 1.11 x 1073 50.4
HI 7-5 | 4.6538 | 9.17 x 10~ 01 2.10 x 1074 4.8
HI6-5 | 7.4598 | 2.389 x 10715 | 01 6.02 x 1074 33.9
02 5.48 x 1074 57.9
HIS8-6 | 7.5025 | 6.254 x 1015 | 01 1.69 x 1074 8.8
02 1.32 x 1074 15.4

@ Berechnet fiir ne = 1000 cm™2 und T, = 6000 K (Brocklehurst, 1971; Storey &
Hummer, 1995).
" Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km /s um die Linien.

¢ Féllt mit der 2-1 O(7) des molekularen Wasserstoffs zusammen.

Tabelle 5.8: Die Rekombinationslinien des atomaren Wasserstoffs aus der Position ,Ring-

Stdwest”.
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A E,/k? AP AOT Lops S/N ¢
[um) K] [s71] SWS | [erg s tem2sr™1]
1-0 Q(1) | 2.4066 | 6149.2 | 4.29 x10~7 | 01 1.14 x 107% 3.3
1-0 Q(3) | 2.4237 | 6950.6 | 2.78 x 10~7 | 01 1.26 x 10~* 7.1
02 1.36 x 1074 18.2
1-0 Q(5) | 2.4548 | 8364.9 | 2.55 x 1077 | 01 9.50 x 1075 4.8
1-0 O(2) | 2.6269 | 5986.8 | 8.54 x 10~7 | 01 3.51 x 1074 10.5
1-0 O(3) | 2.8025 | 6149.2 | 4.23 x 1077 | 01 2.56 x 10~* 11.9
1-0 O(4) | 3.0039 | 6471.5 | 2.90 x 10=7 | 01 2.95 x 1075 3.5
1-0 O(5) | 3.2350 | 6950.6 | 2.09 x 107 | 01 1.10 x 1074 13.3
0-0 S(15) | 3.6263 | 21408.6 | 2.41 x 1076 | 01 4.09 x 107 3.2
02 3.97 x 107° 8.7
1-0 O(7) | 3.8075 | 8364.9 | 1.06 x 10=7 | 01 8.51 x 107 6.4
0-0 S(13) | 3.8464 | 17437.7 | 1.62x 1076 | 01 1.28 x 1074 12.7
0-0 S(12) | 3.9968 | 15538.5 | 1.27 x 1076 | 01 8.23 x 107° 7.3
02 9.55 x 107° 13.1
1-1 S(13) | 4.0675 | 22516.4 | 1.38 x 107% | 01 3.50 x 107° 5.2
0-0 S(11) | 4.1810 | 13702.7 | 9.63 x 107 | 01 2.36 x 1074 5.3
0-0 S(9) | 4.6947 | 10261.2 | 4.90 x 10~ | 01 6.38 x 10~* 11.7
0-0 S(8) | 5.0528 | 8677.1 | 3.24x10=" | 01 5.14 x 10~* 9.8
0-0 S(7) | 5.5115 | 7196.6 | 2.00 x 107 | 01 2.37 x 1073 30.6
0-0 S(6) | 6.1089 | 5829.8 | 1.18 x 10=7 | 01 6.49 x 10~* 14.7
0-0 S(5) | 6.9091 | 4586.7 | 5.88 x 1078 | 01 2.94 x 1073 88.7
02 2.66 x 1073 20.7
0-0 S(4) | 8.0258 | 3474.6 | 2.64 x 1078 | 01 1.08 x 1073 67.8
0-0 S(3) | 9.6649 | 2503.4 | 9.84 x107° | 01 5.45 x 1075 2.5
02 5.03 x 107° 10.9
0-0 S(2) | 12.2785 | 1682.0 | 2.76 x 1079 | 01 5.29 x 10~* 11.7
02 4.91 x 1074 17.6
02 5.69 x 10~ 5.2
0-0 S(1) | 17.0346 | 1015.0 | 4.76 x 1071 | 01 2.84 x 1074 19.1
02 2.60 x 10~* 57.8
02 4.06 x 1074 24.3

# Energien des angeregten Zustandes aus Rosenthal, Bertoldi & Drapatz (2000) und privater Kom-
munikation.

" Einsteinkoeffizienten aus Turner, Kirby-Docken & Dalgarno (1977); Wolniewicz, Simbotim &
Dalgarno (1998).

¢ Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.

Tabelle 5.9: Die molekularen Wasserstoff-Linien aus der Position ,Ring-Stidwest*.
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Linie A L.* | ;" Ngrit © AOT Tops S/N 4
[um)] [eV] | [eV] [em=3] SWS | [erg s tem™2sr=1]
[Fe 1I] 5.3402 | 7.90 | 16.19 01 1.99 x 1073 25.0
[Ni I} ¢ | 6.636 | 7.64 |18.17 | 1.73x 10" | 01 2.85 x 10~* 7.8
[Fe IT] f | 6.7213 | 7.90 | 16.19 01 1.70 x 10~* 6.6
[Ar II] | 6.9853 | 15.76 | 27.63 | 4.17 x 10° 01 1.20 x 1072 320.0
[Ar III) | 8.9914 | 27.63 | 40.74 | 3.18 x 10° 02 5.97 x 107° 9.4
[Ne ITI] | 12.8135 | 21.56 | 40.96 | 6.54 x 105 01 1.36 x 1072 135.0
02 1.26 x 1072 221.0
[CIII] | 14.3678 | 12.97 | 23.81 | 1.21 x 10° 01 1.30 x 1074 4.1
02 1.00 x 10~* 29.3
[Ne IIT] | 15.5551 | 40.96 | 63.45 | 2.70 x 10° 01 7.40 x 1074 21.5
02 6.35 x 10~* 34.7
[P II1] 17.885 | 19.77 | 30.20 | 3.91 x 10* 01 4.51 x 1075 4.1
[Fe 1] | 17.9359 | 7.90 | 16.19 01 8.95 x 107° 5.4
[S 11T] 18.713 | 23.34 | 34.79 | 2.06 x 10* 01 2.37 x 1073 106.0
02 2.20 x 1073 159.0
[Fe I1I] | 22.925 | 16.19 | 30.65 | 1.12 x 10° 01 6.93 x 1074 10.4
02 8.56 x 1074 42.9
[Fe IT] | 24.5192 | 7.90 | 16.19 01 9.77 x 107° 3.0
[ST] 25.249 | 0.00 | 10.36 01 1.17 x 1074 4.9
02 1.18 x 1074 29.6
[Fe II] | 25.9883 | 7.90 | 16.19 | 3.59 x 10* 01 1.37 x 1073 47.8
02 1.43 x 1073 198.0
[Fe II1] | 33.0384 | 16.19 | 30.65 | 6.30 x 10* 01 6.81 x 10~* 8.3
[S 111 33.481 | 23.34 | 34.79 | 6.34 x 103 01 8.48 x 1073 141.0
02 1.10 x 1072 80.4
[Si ] 34.814 | 8.15 | 16.35 | 1.80 x 103 & | 01 1.66 x 10~2 313.0
02 1.97 x 1072 121.0
[Fe II] | 35.3486 | 7.90 | 16.19 | 2.01 x 10* 01 6.85 x 10~* 12.2
02 1.12 x 1073 22.2
[Fe II] | 35.7774 | 7.90 | 16.19 01 6.74 x 107° 3.2
[Ne IIT] | 36.0135 | 40.96 | 63.45 01 1.68 x 1074 4.3
02 1.46 x 1074 3.7

# Energie zur Erzeugung des Ions.

b Jonisationsenergie zur nichsthoheren Ionisationsstufe.

¢ Fiir Kollisionen mit Elektronen bei T=10000 K.

4 Berechnet aus dem RMS-Rauschen in einem Bereich von ~ 500 km/s um die Linien.

¢ Fallt mit der HI 23-6 Rekombinationslinie zusammen.

f Fillt mit der HI 22-8 Rekombinationslinie zusammen.

& Fiir Kollisionen mit Elektronen bei T=20000 K.

Tabelle 5.10: Die Feinstrukturlinien der Position ,Ring - Stidwest®.
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Kapitel 6

Die Rekombinationslinien des
atomaren Wasserstoffs

6.1 Grundlagen

Entsprechend dem Bohrschen Atommodell (Bohr, 1913) kann das Elektron eines Wasserstoffa-
tomes nur Zustédnde einnehmen, in denen der Bahndrehimpuls der Quantisierungsbedingung

h
L=n - — 6.1
neg- (6.1)
geniigt. Die Hauptquantenzahl n kann dabei nur ganzzahlige Werte mit n > 1 annehmen.
Bezogen auf ein ruhendes Elektron in unendlichem Abstand zum Atomkern gilt fiir die Gesam-

tenergie im Zustand n:

1
By = ~hRe- — (6.2)

R bezeichnet dabei die Rydbergkonstante, die aus der Elektronenmasse m,. und der Protonen-
masse My berechnet werden kann:

1
R =109737.31 - em ™! (6.3)

1+ 7%
Gleichung 6.3 gilt auch fiir anderer neutraler Atome als Wasserstoff, wenn die Protonenmasse
My durch die Kernmasse M ersetzt wird, allerdings nur fiir hochangeregte Zustéinde, fiir die
die Ladungsverteilung des Kernes mit den restlichen Hiillenelektronen im wesentlichen der
einer Punktladung entspricht. Bei einem Ubergang vom Zustand n zum Zustand m wird die
Energiedifferenz A E in Form von elektromagnetischer Strahlung mit der Frequenz v abgegeben:

1 1
Fir n > 1 und An =n — m < n, wie es fiir Linien im Radiobereich typisch ist, gilt:

2An ( 3 An )

v=Rec-
n3

(6.5)

Wird diese Reihe nach dem ersten Glied abgebrochen erhélt man als Niherungsformel fiir
Wasserstoff-Rekombinationslinien im Radiobereich:
100 ?
v~ 6.58An - <—> GHz (6.6)

n
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Bei der Bezeichnung von Wasserstoff-Rekombinationslinien haben sich mehrere Nomenkla-
turen eingebiirgert: Die Uberginge auf die Niveaus 1 - 5 werden meist sogenannten Serien (Ly-
man, Balmer, Paschen, Brackett und Pfund) mit der Angabe des An in Form von griechischen
Buchstaben zugeordnet. Ebenso gebrauchlich und nicht auf neutralen Wasserstoff beschrinkt
ist die Angabe des emittierenden Atomes mit dessen Ionisierungszustandes und des oberen und
unteren Niveaus, des strahlenden Uberganges. In dieser Nomenklatur entspricht die Br+y-Linie
der Bezeichnung: ,HI 7-4“. Radiorekombinationslinien werden gewohnlich durch das Atom,
den unteren Zustand und dem An wieder in Form von griechischen Buchstaben angegeben.
Die Angabe ,H110a“ bezeichnet dann die Wasserstoff-Rekombinationslinie aus dem Ubergang
von Niveau n=111 nach m=110.

6.2 Berechnung der Linienintensititen

6.2.1 Strahlungstransport

Elektromagnetische Strahlung die sich in einem Raumbereich ausbreitet, tritt mit den Atomen
und Molekiilen des interstellaren Mediums in Wechselwirkung, wodurch sich deren Intensitét
durch Absorption, sowie spontane und stimulierte Emission verdndern kann. Die beobachtete
Intensitit der von einer astronomischen Quelle emittierten Linie hdngt damit nicht nur von den
physikalischen Bedingungen in der Quelle selbst, sondern auch von der detaillierten Beschaffen-
heit des interstellaren Mediums entlang des Sehstrahles ab. Die korrekte Interpretation der bei
einer Beobachtung gewonnenen Linienintensititen und eventuell auch Linienformen setzt somit
ein grundlegendes Verstindnis des , Strahlungstransportes“ im interstellaren Medium voraus,
dessen Grundlagen im folgenden kurz umrissen wird. Fiir eine tiefergehende Behandlung siehe
(Spitzer, 1978; Schefler & Elsaesser, 1982).

Die Intensitit der Strahlung I, mit einer Frequenz v soll so definiert sein, dafl I, dvdwd Adt
derjenigen Strahlungsenergie entspricht, die pro Zeitintervall dt durch die Fliche dA (senkrecht
zum Sehstrahl) in einem Frequenzintervall dv um v und in einem Raumwinkelelement d©2 um
den Sehstrahl eintrifft. Die Anderung der Intensitit entlang des Wegelementes ds kann dann
durch die einfache Bilanzgleichung

dl,

v _ 1 vk, 6.7
e kI, + € (6.7)

beschrieben werden. Dabei bezeichnet ¢, den Emissionskoeffizienten, der so definiert wird, dafl
e,dVdrdwdt diejenige Energie angibt, die im Volumenelement dV und den entsprechenden
Frequenz-, Raumwinkel- und Zeitintervallen emittiert wird. Analog wird der Absorptionskoef-
fizient k, eingefiihrt, so da} , I, dVdvdwdt der Energie entspricht, die aus einem Strahl mit
der Intensitit I, absorbiert wird.

Durch Einfithren der optischen Tiefe 7, die vom Beobachter in Richtung der Quelle ge-
rechnet wird, und der Quellfunktion S, entsprechend den Gleichungen:

dTy — —/ﬁ;uds (68)
und .
S, =~ (6.9)
Ry

kann die Bilanzgleichung (Gleichung 6.7) in die gebrauchliche Form
dr,

dr,

I, -5, (6.10)
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gebracht werden. Unter der Annahme einer rdumlich konstanten Quellfunktion kann diese
Gleichung formal integriert werden und liefert einen Ausdruck fiir die beobachtete Intensitét:

I,=8,(1—e ™)+ I,0)e ™ (6.11)

Die Integrationskonstante I, (0) bezeichnet dabei die Intensitit der Hintergrundstrahlung und
7, die iber das gesamte betrachtete Gebiet integrierte optische Tiefe:

L
T, = //ﬁ,, ds (6.12)
0

Fiir die Grenzfille hoher oder geringer optischer Tiefe ergeben sich fiir dieser Gleichung folgende
Vereinfachungen: Fiir ein optisch diinnes Gebiet (7;} < 1):

I, =1,[S, — 1,(0)] + 1,(0) (6.13)
und fiir ein optisch dickes Gebiet (75 > 1):
I,=S5, (6.14)

Im optisch dicken Fall entspricht die beobachtete Intensitit also der eines Schwarzkorpers mit
einer bestimmten Temperatur Te,,.

6.2.2 Ubergangswahrscheinlichkeiten

Um Intensitét einer beobachteten Linie richtig interpretieren zu kénnen, muf die Quellfunktion
und damit die beiden Koeffizienten ¢, und k, berechnet werden. Der Emissionskoeffizient ¢,,,
der den Einflul spontaner Emissionsprozesse beschreibt, kann als Funktion der Einsteinschen
Ubergangswahrscheinlichkeit A,,,, der wiederum die Wahrscheinlichkeit fiir einen spontanen
Ubergang n — m pro Zeiteinheit und pro Atom oder Molekiil im Zustand n angibt, ausgedriickt

werden:
hvpm

v 47
Dabei ist vy, die Frequenz der Linie, ¢, (v) eine normierte Funktion, welche die Linienform
beschreibt und n,, die Anzahldichte der betrachteten Atome oder Molekiile im Zustand n. In
analoger Weise kann der Absorptionskoeffizient x,, der den Einflul der strahlungsinduzierten
Uberginge m — n (Absorption) und n — m (stimulierte Emission) beschreibt, durch die
Ubergangswahrscheinlichkeiten B,,,, und By, fiir den entsprechenden Ubergang angegeben
werden, wobei die stimulierte Emission als negative Absorption behandelt werden kann:

hvpm

Ry ¢L(V) : (ntmn - nanm) (6.16)

c
Die Ubergangswahrscheinlichkeiten sind dabei so definiert, daB B,,, - U(r) beziehungsweise
By - U(v) die Wahrscheinlichkeit fiir den entsprechenden, durch die Strahlung mit der Ener-
giedichte U(v) stimulierten Ubergang pro Zeiteinheit und pro Atom (Molekiil) im Zustand m
bzw. n angibt. Allgemein gilt fiir die Ubergangswahrscheinlichkeiten:

3

Smhy3

nm,

ImBmn = gnBpm = gnAnm7 (617)
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wobei g, und g, das statistische Gewicht der Zustéinde n und m, also die Anzahl der Mé&glich-
keiten mit der das entsprechende Niveau besetzt werden kann angibt. Fiir ein Niveau n des
Wasserstoffatomes gilt dabei der einfache Ausdruck:

gn = 2n? (6.18)
Mit Gleichung 6.17 kann Gleichung 6.16 in die Form

_ hvpm gm Tn

¢1 (V) Binnim (1 - ——> (6.19)

gn Mm

Ky =
c
gebracht werden.

Die Koeffizienten B,,,, und B,,, und damit iiber Gleichung 6.17 auch A,,,,, konnen direkt
aus einem detaillierten quantenmechanischen Modell fiir die Wechselwirkung des elektroma-
gnetischen Feldes mit den gebundenen Elektronen berechnet werden (zB: Haken, 1981). Es ist
dabei gebréauchlich, A, durch die abwartsfithrende Oszillatorstirke f,,, auszudriicken:

m8 2,22

Der Zusammenhang zwischen aufwérts- und abwértsfithrender Oszillatorstirke ist wieder durch
das Verhéltnis der statistischen Gewichte bestimmt:

m

Die Oszillatorstiarken folgen dabei fiir jedes beliebige Niveau n der Summationsregel:
00 n—1
Z fn-l—An,n + Z fn,n—An =1 (6.22)
An=1 1

Fiir den Ubergang n — m zwischen zwei gebundenen Zustinden des Wasserstoffatomes Lt sich
folgender geschlossener Ausdruck fiir die (abwértsfithrende) Oszillatorstirke angeben (Menzel
& Pekeris, 1935):

26 1 | [(n—m)/(n+m)]2™+™) A(n,m)

m = — — . 6.23
f 3 gm 22(1 1)3 (n —m) (6.23)
n*m? | — — —
m?2 n?
mit
dnm 2 4nm 2
A(n,m) = F(l—n, —m,l,—m) — F(l—m, —n,l,—m) (624)
und der hypergeometrischen Funktion F(«, 3,7, x):
1 1

1y X T 2y (y + 1)

Ein wesentlicher Nachteil bei der praktischen Anwendung dieser Gleichungen ist allerdings, daf§
fiir steigendes m immer mehr Terme der hypergeometrischen Funktion zu beriicksichtigen sind
und die Gleichung damit sehr schnell unhandlich wird. Fiir n > 1 und An = n —m < n,
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speziell also fiir Radiorekombinationslinien, 148t sich jedoch Gleichung 6.23 zu einer wesentlich
einfacheren, ,asymptotischen“ Form vereinfachen (Menzel, 1969):

Fom ~ fa |14 %% + A;AZ”) (6.26)
mit;: 4
fa=m- 3(An)? Jan(An) Jy, (An) = m - M(An). (6.27)

Die Funktionen Jap(An) und J),,(An) bezeichnen dabei die Besselfunktion mit gleicher Ord-
nung und Argument und deren Ableitung nach An. Die daraus berechneten Werte fiir M (An)
sind fiir den Bereich 1 < An < 25 in (Menzel, 1969) aufgelistet und werden hier bis n = 6 in
Tabelle 6.1 wiedergegeben. Daneben enthilt diese Tabelle auflerdem noch die Werte fiir die
empirische Funktion A(An) fiir den selben Bereich von An.

An M(An) A(An)

1.90775 x 10~! | -0.187727
2.63321 x 1072 | -0.373920
8.10562 x 1073 | -0.521866
3.49168 x 1073 | -0.882709
1.81185 x 1072 | -1.072768
1.05847 x 1073 | -1.498751

ST W N

Tabelle 6.1: Wertetabelle fir die in Gleichung 6.26 und 6.27 auftreten Funktionen M(An) und
A(An) (Menzel, 1969).

Die aus Gleichung 6.20 mit Gleichung 6.23 berechneten A-Koeffizienten sind in Abbil-
dung 6.1 fiir die Uberginge auf die drei tiefsten Niveaus als Funktion von An dargestellt. Aus
der Abbildung wird ersichtlich, dal Ubergiinge generell am effizientesten auf den Grundzustand
stattfinden und die Ubergangswahrscheinlichkeit mit steigendem An dramatisch abnimmt.

6.2.3 Die Besetzung der Niveaus

Die Berechnung der Emissions- und Absorptionskoeffizienten setzt die Kenntnis der Anzahl-
dichten n,, und n,, der betrachteten Atome, die sich im Zustand n beziehungsweise m befinden,
voraus. Die Besetzung eines bestimmten Niveaus unterliegt dabei einem statistischen Gleich-
gewicht, das durch die Raten bestimmt wird, mit der Uberginge in beziehungsweise aus dem
betrachteten Niveau erfolgen. Wenn R, und R,,, die Ubergangsraten pro Volumenseinheit
fiir die Strahlungsiibergéinge n — m beziehungsweise m — n und Qn,, und Q,, die entspre-
chenden Raten fiir stoBinduzierte Uberginge darstellt, so gilt fiir die zeitliche Anderung der
Besetzungszahl des Niveaus n in einem System, in dem nur gebundene Zustinde betrachtet
werden, die Bilanzgleichung:

dn,

Die erste Summe beschreibt dabei die Abginge aus dem Niveau n und die zweite Summe die
Zuginge aus allen anderen Niveaus. Ausgedriickt in Form der Ubergangswahrscheinlichkeiten
Apm = Apn, Bum und By, sowie der Koeffizienten der Stofirate C,,;, und C,,,,, die die Wahr-
scheinlichkeit fiir einen stofinduzierten Ubergang n — m bzw. m — n pro Atom, Volumen-
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Abbildung 6.1: Die A-Koeffizienten fir die Uberginge auf die drei tiefsten Niveaus des Was-
serstoffatomes als Funktion von An.

und Zeiteinheit angeben, nimmt Gleichung 6.28 folgende Form an:

Ny Z Bnm4_7T I, +ny Z Apm + nnnl Z Cam
m

¢ m<n m

47
= Z ntmn? I, + Z N Amn + 1 Z N Crmn (6.29)

m m>n m

Dabei wurde angenommen, dafl Stéfle nur mit einer einzigen Teilchenart, die mit einer Anzahl-
dichte von n/ vorliegt, erfolgt und die strahlungsinduzierten Uberginge durch ein Strahlungsfeld
mit einer Intensitéit I, ausgeldost werden.

In einem System, in dem Stofprozesse dominieren, in dem also im Vergleich zur Wahr-
scheinlichkeit fiir stofinduzierte Ubergéinge alle anderen Ubergangswahrscheinlichkeiten ver-
nachlissigbar sind, wird die Besetzung der einzelnen Niveaus entsprechend der statistischen
Thermodynamik durch die Boltzmannverteilung beschrieben:

*
"o 90 T (6.30)

*
N 9m

wobei AFE die Energiedifferenz E,, — E,,, zwischen den beiden betrachteten Niveaus bezeichnet.
In diesem Fall befindet sich das System im lokalen thermischen Gleichgewicht und die Be-
setzung der Niveaus ist durch eine Temperatur, die der physikalischen Temperatur des Gases
entspricht, charakterisiert. Wenn jedoch strahlungsinduzierte Prozesse nicht zu vernachléssigen
sind, muf} die Ratengleichung (Gleichung 6.29) fiir alle relevanten Niveaus gleichzeitig mit der
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Strahlungstransportgleichung (Gleichung 6.7) gelost werden. Diese Rechnungen kénnen dann
im Allgemeinen nur mehr mit numerischen Methoden durchgefithrt werden. Das Ergebnis sol-
cher Rechnungen wird meist in Form von b-Koeflizienten angegeben, die als Verhéltnis der
berechneten Besetzung zur Besetzung entsprechend dem lokalen thermischen Gleichgewicht
definiert sind:

— D
by, = % (6.31)
Fiir das Besetzungsverhéltnis zweier beliebiger Niveaus gilt dann:
h nm
Mo _ bo gn e (6.32)

Nm b gm
Abbildung 6.2 zeigt die Abhéngigkeit der b-Koeffizienten von der Hauptquantenzahl n und der
Elektronendichte n, bei einer Elektronentemperatur von 10000 K. Fiir kleine Hauptquanten-
zahlen sind die A-Koeffizienten fiir strahlende Ubergiinge im Allgemeinen so groff (vergleiche
Abbildung 6.1), dafl Stoiprozesse bei der Bevolkerung der Niveaus keine Rolle spielen. In diesem
Fall sind die b-Faktoren selbst bei hohen Elektronendichten nur eine Funktion der Elektronen-
temperatur. Bei grofien Hauptquantenzahlen wird jedoch der Stofiwirkungsquerschnitt so grof,
dafB stoBinduzierte Uberginge die Strahlungsiibergéinge dominieren. In diesem Fall werden die
Niveaus bereits fiir moderate Elektronendichten entsprechend der Boltzmann-Verteilung be-
setzt, und die b-Koeffizienten ndhern sich entsprechend dem Wert b, = 1. Mit steigender Elek-
tronendichte weicht die Besetzung, wie aus der Abbildung ersichtlich, bei immer niedrigeren
Hauptquantenzahlen vom gestrichelt dargestellten Verlauf ab, der die Besetzung der Niveaus
beschreibt, wenn ausschliellich Strahlungsprozesse zu beriicksichtigen sind.

Weil unter den fiir das interstellare Medium relevanten astrophysikalischen Bedingungen
strahlende Uberginge auf niedrigere Niveaus im Fall des Wasserstoffatomes sehr viel schneller
ablaufen als Prozesse, die zur Anregung oder lonisation fithren, befindet sich der iiberwie-
gende Teil des neutralen Wasserstoffs generell im Grundzustand. Dementsprechend wird ein
solches Gasgebiet bereits bei moderaten Wasserstoff-Sdulendichten optisch dick fiir Lyman-
Photonen, bleibt jedoch fiir andere Rekombinationslinien optisch diinn, was dazu fithrt, dafl
jedes Lyman-Photon durch wiederholte Absorption und Reemission letztendlich in genau ein
Lyman a-Photon, ein Balmer-Photon und eventuell in ein oder mehrere Photonen mit noch
niedrigerer Energie umgewandelt wird. Diese als ,,Case B* (Baker & Menzel, 1938) bezeichne-
ten Emissionsbedingungen, fithren zu einer Verschiebung der Besetzungszahlen im Vergleich zu
,Case A%, bei dem das gesamte Emissionsgebiet als optisch diinn fiir alle Rekombinationslinien
angenommen wird. Ein Vergleich der b-Koeffizienten fiir Emissionsbedingungen wie sie unter
Case A und Case B herrschen ist in Abbildung 6.3 dargestellt.

Wegen der Verschiebung von Strahlungsenergie von den Lyman UV-Photonen hin zu nie-
derenergetischen Photonen erscheint die Intensitéit der optischen, und infraroten Rekombina-
tionslinien unter der Bedingung von Case B immer gréfler als in Case A. Aus diesem Grund
miissen bei einem Vergleich von Linienintensitdten immer die im jeweiligen Fall herrschenden
Emissionsbedingungen iiberpriift werden, wobei sich jedoch herausstellt, da} die Linienemissi-
on entsprechend Case B fiir die Mehrzahl der galaktischen Nebel eine hervorragende Ndherung
darstellt.

Im Allgemeinen miissen bei der Berechnung von Niveaubesetzungen im interstellaren Medi-
um auch noch Ionisationsprozesse beriicksichtigt werden. Die Gleichgewichtsdichten zwischen
Elektronen n., Ionen n, und Atome im Zustand n wird dabei durch die Saha-Gleichung be-
schrieben, die im Fall des Wasserstoffatomes fiir n = 1 lautet (Scheffler & Elsaesser, 1982):

Np Ne (27rmekTe>3/2 e_’%%
= 3

p (6.33)
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Abbildung 6.2: Die b-Koeffizienten als Funktion der Hauptquantenzahl und der Elektronendichte
fiir eine Elektronentemperatur von 10000 K. Die gestrichelte Kurve beschreibt die Niveaubeset-

zung fiir den unteren Grenzfall, in dem nur Strahlungsprozesse von Bedeutung sind. (Sejnowski
€ Hjellming, 1969)

T, stellt dabei die Elektronentemperatur und E, die Ionisationsenergie des Wasserstoffatomes
(13.6 eV; 2.18 x 10718 J; 2.18 x 10~!! erg) dar. Aus der Saha-Gleichung kann nun mit Hilfe der
Gleichung 6.32 die Besetzung des n-ten Niveaus als Funktion der Elektronentemperatur, sowie
der Elektronen- und Protonendichte berechnet werden:

2 h? 372 _Ecc—FEn
np = bnn m e kTe Top Ne (634)

In der Schreibweise der b-Koeffizienten kann nun auch die Quellfunktion durch die Gleichung

3
E_,/ . 2hv l:b_m ehl/nm/kT _ 1:| (635)

ky 2 |b,

ausgedriickt werden, die fiir hvy,,;, < 1 und unter der Annahme thermischer Besetzung der
Energieniveaus entsprechend der Boltzmannstatistik in

ey _ 20 kT by (6.36)

Ky 2 by,

iibergeht, was fiir den Fall einer optischen dicken Schicht dem Rayleigh-Jeans Gesetz entspricht.
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Abbildung 6.3: Verlauf der b-Koeffizienten fir die beiden Emissionsbedingungen Case A und
Case B bei einer Elektronentemperatur von 10000 K. (Baker € Menzel, 1938)

6.2.4 Linienintensitit

Um einen geschlossenen Ausdruck fiir die Intensitit einer Rekombinationslinie zu finden, muf}
die Strahlungstransportgleichung (Gleichung 6.7) mit den entsprechenden Werten fiir den
Emissions- sowie den Absorptionskoeffizienten integriert werden. Fiir den Spezialfall, in dem
stimulierte Prozesse im Vergleich zur spontanen Emission vernachléssigbar sind, 148t sich die
Linienintensitit relativ einfach durch Integration des Emissionskoeffizienten entlang der Sicht-
linie im emittierenden Raumbereich berechnen. Diese Annahme ist im Besonderen fiir den Fall
optischer Rekombinationslinien in einer optisch diinne Schicht erfiillt. Fiir andere Linien, im
besonderen fiir Rekombinationslinien im Radiobereich, die bei Ubergéingen aus hochangeregten
Niveaus entstehen, muf} die Giiltigkeit dieser Vereinfachung jedoch im jeweiligen Fall {iberpriift
werden.

Um zu einem Ausdruck fiir die in einem bestimmten Volumenselement, pro Zeitintervall
emittierte Energie zu gelangen ist es gebrduchlich, durch

2

E
bn nAnm —F
Oty = gf—ekT (6.37)

einen effektiven Rekombinationskoeffizienten einzufiihren, der so definiert ist, dafl amnen, die
Gesamtzahl der emittierten Photonen pro Zeit- und Volumenseinheit ergibt. Fiir die Elektronen-

Zustandssumme f, gilt dabei:
2mmekT\ %2
fe=2 (—h§ ) (6.38)
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Aus quantenmechanischen Berechnungen resultierende Werte fiir «,, (beziehungsweise die
daraus abgeleiteten relativen Linienintensitéiten) sind fiir weite Bereiche von n und m, sowie
bis zur Ordnungszahl 8 (Sauerstoff) fiir eine Vielzahl von Elektronendichten und -temperaturen
in der Literatur (Hummer & Storey, 1987; Storey & Hummer, 1988, 1995; Verner & Ferland,
1996) tabelliert.

Natiirlich sind auch die effektiven Rekombinationskoeffizienten wieder eine Funktion der
Elektronendichte, Elektronentemperatur und der jeweiligen Emissionsbedingungen (Case A -
Case B). Abbildung 6.4 zeigt den Verlauf der Rekombinationskoeffizienten fiir Uberginge mit
An =1 (a-Linien) mit den verschiedenen Variablen als Parameter. Die durchgezogenen Linien
im Hauptbild beschreiben den Verlauf von ay, ,—1 mit verschiedenen Elektronentemperatu-
ren als Parameter, wohingegen die gestrichelten Linien die mit Gleichungen 6.26, 6.20 und 6.37
berechneten Werte fiir die Rekombinationskoeffizienten, ebenfalls mit den entsprechenden Elek-
tronentemperaturen als Parameter, darstellen. Dieser Vergleich zeigt, da$ fiir die a-Uberginge
Gleichung 6.26 ab einer Hauptquantenzahl von 30 - 40 hervorragend mit den Literaturwer-
ten iibereinstimmt. Der kleine Bildausschnitt zeigt den Verlauf der «;, ,—1 mit verschiedenen
Elektronendichten als Parameter, woraus ersichtlich ist, dafl die effektiven Rekombinationsko-
effizienten nur eine schwache Funktion der Elektronendichte ist und wesentlich stérker mit der
Elektronentemperatur variiert. Wenn nicht anders angegeben wurden die oy, ,—1 aus (Storey
& Hummer, 1995) und (Brocklehurst, 1971) berechnet.
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Abbildung 6.4: Die effektiven Rekombinationskoeffizienten fiir die Uberginge mit An =1 (a-
Linien) als Funktion der Hauptquantenzahl n in Case B. Erklirung im Text.

Mit Gleichung 6.37 kann der iiber die gesamte Linienbreite integrierte Emissionskoeflizient
und damit definitionsgeméf die in den gesamten Raumbereich emittierte Energie pro dV und
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dt, direkt berechnet werden:
47r/5,, dv = hvagmnen, (6.39)
Fiir den Eingangs erwidhnten einfachen Fall in dem Selbstabsorption vernachlissigt werden

darf, ergibt sich fiir die Linienintensitit aus Gleichung 6.39 und 6.37:

h nm
/ I, dv = %@ x 3.089 x 10'8E,,, (6.40)

T Ne

wobei das sogenannte Emissionsmafl E,, iiber:

L
E, = / n? ds (6.41)
0
definiert ist. Als Einheit fiir das Emissionsmaf wird meist pc cm™% verwendet, woraus sich
das Auftreten des Faktors 3.089 x 10'® in Gleichung 6.40 erklirt, der fiir die Umrechnung von
Parsec in Zentimeter benotigt wird. Soll fiir das Emissionsmaf} eine andere Einheit verwendet
werden, so muf} dieser Faktor entsprechend angepafit werden.
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Kapitel 7

Extinktion im interstellaren Medium

7.1 Interstellarer Staub

Interstellarer Staub stellt zwar anteilsméfig nur einen kleinen Teil des interstellaren Mediums
(interstellar medium, ISM) dar, ist jedoch davon ungeachtet fiir viele im ISM stattfindende
Prozesse von zentraler Bedeutung. Eine besonders wichtige Rolle spielt dabei die unter dem
Ausdruck ,interstellare Extinktion®* zusammengefafite, charakteristische Wechselwirkung des
interstellaren Staubes mit Photonen.

In den nachfolgenden Unterabschnitten sollen deshalb die wichtigsten Eigenschaften des
interstellaren Staubes, sowie einige der moglichen Theorien zu dessen Entstehung und Evolu-
tion ndher beschrieben. Aufierdem wird die Bedeutung des Staubes fiir die physikalischen und
chemischen Prozesse im interstellaren Medium iiberblicksméfig erldutert werden.

7.1.1 Eigenschaften

Das Vorhandensein von interstellarem Staub konnte erstmals in den Dreifligerjahren des vor-
herigen Jahrhunderts durch Beobachtung der Extinktion weit entfernter offener Sternhaufen
(Trumpler, 1930) nachgewiesen werden. Obwohl interstellarer Staub prozentuell nur einen recht
geringen Anteil an der Gesamtmasse der Galaxie hat, spielt er doch aufgrund seiner intensiven
Wechselwirkung mit elektromagnetischer Strahlung, der effizienten Abstrahlung von Wirme-
energie und nicht zuletzt als Katalysator bei der Bildung komplexer chemischer Verbindungen
fiir viele Aspekte der modernen Astrophysik eine wichtige Rolle (siche dazu Abschnitt 7.1.3).
Unter interstellarem Staub werden im Allgemeinen mikroskopische Kérner aus Silikaten und
kohlenstoffhaltigen Verbindungen wie Graphit oder Siliziumkarbid verstanden, die mit einem
Durchmesser zwischen einigen zehn A und einigen pm als Festkorper im interstellaren Raum
verteilt vorkommen. An der unteren Grenze stehen dabei polyzyklische aromatische Kohlenwas-
serstoffe (PAH) und fullerenartige Kohlenstoffverbindungen, die zwar strenggenommen Einzel-
molekiile darstellen, aber aufgrund ihrer Gréfie und Komplexitit bereits Eigenschaften zeigen
(zB.: breite Absorptionsbinder anstatt Linien oder eine vergleichsweise geringe Erwirmung bei
der Absorption einzelner Photonen), wie sie eigentlich fiir Staubkorner charakteristisch sind.
Um genauere Details iiber die Struktur und die chemische Zusammensetzung des interstel-
laren Staubes abzuleiten, ist man auf die Beobachtung derjenigen Strahlung angewiesen, die
von Staubpartikeln emittiert wird oder die mit dem Staub in Wechselwirkung tritt. Dabei stoft
man allerdings rasch auf das grundsétzliche Problem, dal eine Analysen von Beobachtungen
nur Informationen iiber bestimmte funktionelle Gruppen der Molekiile, aus denen ein Staub-
korn aufgebaut ist, geben, nicht jedoch iiber die globalen Eigenschaften des Staubes. Dadurch
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werden Aussagen iiber die genaue Zusammensetzung und Struktur des interstellaren Staubes
erheblich erschwert und in vielen Fillen sogar strenggenommen unmoglich, so dafl man zur
Beurteilung von Staubmodellen vielfach nur auf Plausibilitdtsargumente zuriickgreifen kann.
Nicht zuletzt daraus erklirt sich auch die Vielzahl an Modellen die zur Erkldrung der Natur
des interstellaren Staubes vorgeschlagen wurden. Die bekanntesten Modelle reichen dabei von
einfachen Mischungen aus Silikat- und Graphitkérnern (Mathis, Rumpl & Nordsieck, 1977;
Draine & Lee, 1984) iiber zusammengesetzte Graphit/Silikat Koérner (Mathis & Whiffen, 1989)
zum Teil mit fraktalem Aufbau (Wright, 1987), bis zu Modelle in denen Silikatkerne mit organi-
schen Mantelmaterial (Greenberg, 1989) oder amorphen Kohlenstoff (Duley, Jones & Williams,
1989) umgeben sind. Sogar interstellare Organismen wurden zur Erklirung der beobachteten
Extinktion herangezogen (Hoyle et al., 1982; Jabir et al., 1986; Wallis et al., 1989).

Ungeachtet dieser Probleme zeigt sich, dafl der Verlauf der interstellaren Extinktion (siehe
Abschnitt 7.2) im Spektralbereich von 0.1 pum bis 1 pgm durch eine Mischung von Graphit-
und Silikatkérnern mit einer Gréfienverteilung nach Gleichung 7.1 hervorragend beschrieben
werden kann (Mathis, Rumpl & Nordsieck, 1977).

dN(r) oc r=3%dr  fiir 100A <r < 3000A (7.1)

Bemerkenswert ist dabei, dafl der in Gleichung 7.1 auftretende Exponent 3.5 fiir weite Raumbe-
reiche zu gelten scheint, was unter Umstidnden ein Hinweis auf einen allgemeingiiltigen stocha-
stischen Prozesses bei der Staubentstehung gedeutet sein kann. Interessant ist auflerdem, dafl
der Giiltigkeitsbereich des mit dieser speziellen Kornmischung abgeleiteten Extinktionsgesetzes
recht einfach bis in den Ferninfrarotbereich ausgedehnt werden kann (Draine & Lee, 1984).

7.1.2 Entstehung und Evolution

Mit der trivial anmutenden Aussage, dafl Staub iiberall dort entsteht, wo die Vorlduferelemente
oder Verbindungen in ausreichender Menge vorhanden sind und die thermodynamischen Bedin-
gungen fiir Staubentstehung erfiillt werden, konnen die méglichen Quellen der Staubentstehung
bereits erheblich eingeengt werden. Als primére Orte der Staubentstehung kommen damit vor
allem die Photosphéren von kohlenstoff- oder sauerstoffreichen Sternen des asymptotischen
Riesenastes in Frage. Diese sehr weit entwickelten Sterntypen stellen aller Wahrscheinlichkeit
nach sogar die hauptsichliche Quelle des interstellaren Staubes dar (Mathis, 1990), weil die
fiir dieses Entwicklungsstadium typische konvektive Hiille ein sehr effektives Mittel fiir den
Transport diverser Fusionsprodukte in die Sternphotosphére und damit zum eigentlichen Ort
der Staubkondensation ist.

Auch Supernovae kénnen wegen deren hohen Anteil an schweren Elementen eine wichti-
ge Quelle der Staubbildung sein, obwohl durch die relative Seltenheit dieser Ereignisse nur
eine geringe supernoveabedingte Staubentstehungsrate zu erwarten ist. Dafl bei Supernovaer-
eignissen iiberhaupt eine nennenswerte Menge Staub entsteht, konnte erstmals direkt durch
ISOCAM-Beobachtungen der Infrarotemission des Supernovaiiberrestes Cas A nachgewiesen
werden (Lagage et al., 1996).

Weitere Quellen fiir die Bildung von interstellaren Staub umfassen unter anderem Zwerg-
sterne (Leinert et al., 2000), Novea und Binérsysteme mit Wolf-Rayet Sternen (Marchenko,
Moffat & Grosdidier, 1999). Diese Objekte spielen aber allesamt entweder wegen ihrer Selten-
heit, oder wegen ihrer geringen Effizienz als Quellen fiir den interstellaren Staub eine praktisch
vernachlissigbare Rolle.

Dem derzeitigen Wissenstand entsprechend entsteht interstellarer Staub zuerst in Form
von Riesenmolekiilen, die dann unter geeigneten Bedingungen durch Adsorption und Aglo-
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meration zuerst in Mikro-Cluster und schliellich in makroskopische Staubpartikel iibergefiihrt
werden (Tsuji et al., 1996). Insgesamt wird von den mutmafllichen Hauptquellen etwa 0.01 —
0.08 Mg, Staub pro Jahr in das interstellare Medium der gesamten Galaxie eingebrachte (Gehrz,
1989).

Ob und in welcher Form es iiberhaupt zu Staubentstehung kommt, ist durch vier grund-
legende Zeitkonstanten, die wiederum durch die im Staubentstehungsgebiet vorherrschenden
physikalischen Bedingungen bestimmt sind, charakterisiert (Sedlmayr, 1989):

1. Die mittlere Zeit fiir den Einfang eines Molekiils durch einen bereits bestehenden Staub-
cluster: ¢,

2. Die Zeit die ein adsorbiertes Molekiil durchschnittlich an ein und der selben Stelle im
Cluster verbringt: ¢y,

3. Die Zeit, die ein adsorbiertes Molekiil im Mittel benotigt um einen freien Gitterplatz zu
finden: ¢,

4. Die mittlere Zeit, die ein Molekiil im Cluster verbringt, bevor es wieder aus dem Verband
verdampft: ¢,

Als grundséitzliche Voraussetzung, fiir die Entstehung von Staub muf} auf jeden Fall die Be-
dingung: t. < te, erfiillt sein, weil nur dann die Rate, mit der Staubkérner wachsen, iiber die
Verdampfungsrate iiberwiegt. Ist diese Ungleichung fiir ein betrachtetes Gebiet erfiillt, kann es
zur Staubbildung kommen, wobei durch einen Vergleich der verschiedenen Zeitkonstanten nun
abgeschétzt werden kann, in welcher Form die neugebildeten Staubkoérner vorliegen:

t, < t.: Jedes eingefangene Molekiil kann in einer Reihe von Ortswechseln an der Ober-
fliche des Clusters den energetisch tiefsten, freien Gitterplatz finden, bevor neue Molekiile
adsorbiert werden. Fiir diesen Fall ist die Bildung monokristalliner Staubkoérner zu er-
warten.

tn, > t. und t;, < t.: Ein adsorbiertes Molekiil ist zwar noch beweglich genug, um mehrere
Ortswechsel durchzufiihren, kann aber zumeist nicht mehr den energetisch giinstigsten
Gitterplatz finden, bevor weitere Molekiile an dem Cluster kondensieren. In diesem Fall
wird eine Struktur entstehen, in der noch gewisse Nahordnungen herrschen, ein iiber viele
Gitterkonstanten herrschender Ordnungszustand wird aber nicht mehr erreicht. In diesem
Zusammenhang entsprechen die so gebildeten Strukturen unregelmifligen, polykristalli-
nen Staubkornern.

t, > tq: Die Beweglichkeit der neu eingefangenen Molekiile reicht nicht mehr aus, um
nennenswerte Umformungen des Gefiiges zu ermoglichen, bevor wieder Molekiile angela-
gert werden. Unter diesen Bedingungen kann die Bildung amorpher Staubkorner erwartet
werden.

Der genaue Verlauf der Staubbildung ist allerdings noch weitgehend unerforscht und entspre-
chend spekulativ. Ein wesentliches Problem ist dabei neben den nur ungenau bekannten phy-
sikalischen Bedingungen in den Staubenstehungsorten vor allem die komplexe Chemie, die in
solchen heterogenen Multikomponentensystemen vorherrscht. Unter Umsténden miissen dabei
nicht nur diejenigen Molekiile betrachtet werden, die primir durch Kondensation am Stau-
bentstehungsprozef teilnehmen, sondern auch Verbindungen, die durch ihre UV-Absorption
und Infrarotemission einen bedeutenden Einflufl auf die physikalisch-thermische Struktur des
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Systems ausiiben (Stencel, 1987). Giangige Modelle entstammen hauptséichlich Laborexperimen-
ten (zB.: Bildung von Ruflpartikeln in Flammenexperimenten (Gail & Sedlmayr, 1987) oder
Abscheidung von Graphit aus der Gasphase (Blanco, 1996)), in denen jedoch die in Sternpho-
tosphéren herrschenden Bedingungen nur unvollstindig nachgebildet werden kénnen und die
sich somit nur zum Studium einiger spezieller Aspekte des Staubentstehungsprozesses eignen.

Interstellarer Staub wird vor allem bei Sternentstehungsprozessen zerstort. Der typische
Zeitraum zwischen der Entstehung des interstellaren Staubes und dessen Zerstorung bei der
Bildung neuer Sterne kann aus dem Verhiltnis der Sternentstehungsrate und der Gasdichte im
interstellaren Medium abgeschiitzt werden und betrigt im lokalen Medium etwa 3 x 10° Jahre
(Mathis, 1990). Zum Anderen findet man etwa 30% des (lokalen) interstellaren Mediums in
Form von Molekiilwolken, von denen jede eine mittlere Lebensdauer in der Gréflenordnung von
10® Jahren aufweist, was der typischen Verweilzeit des Gases zwischen zwei Spiralarmen der
Galaxie entspricht. Jedes interstellare Staubkorn wird demnach wéihrend seiner Lebenszeit meh-
rere Male in Molekiilwolken aufgenommen, wo es aufgrund der vorherrschenden Temperatur,
Dichte, chemische Umgebung und der gegebenenfalls hohen Strahlungsintensitit betriachtlichen
Anderungen seiner physikalischen und chemischen Struktur ausgesetzt ist. Im allgemeinen fiihrt
diese Staubevolution von den urspriinglich in Sternatmosphéren entstandenen, vergleichsweise
kleinen Molekiilen zu gréferen, kompakteren aber auch komplexeren Strukturen.

7.1.3 Bedeutung im interstellaren Medium

Die durch die Anwesenheit von Staub im ISM hervorgerufenen Effekte konnen grob in zwei
Klassen unterteilt werden: Zum einen tritt der Staub in Wechselwirkung mit Photonen, was
(neben einer etwaigen Verdnderung der Staubkorner) eine Verinderung der Eigenschaften des
Strahlungsfeldes bewirkt, zum anderen kann der Staub jedoch auch mit den diversen anderen
Komponenten des interstellaren Mediums wechselwirken, wobei die physikalischen und che-
mischen Eigenschaften des ISM selbst einer Verdnderung unterliegen. Zur ersten Klasse von
Effekten zihlt die in Abschnitt 7.2 ausfiihrlich erlauterte interstellare Extinktion, die selektive
Polarisation eines Strahlungsfeldes, sowie die Absorption und Reemission elektromagnetischer
Strahlung. In die zweiten Klasse von Effekten fillt vor allem die Katalyse chemischer Reaktio-
nen an den Oberflichen der interstellaren Staubkorner, denen damit eine wichtige Rolle bei der
Bildung komplexer Molekiile im ISM zukommt, sowie die Erwdrmung des interstellaren Gases
durch die Emission von Photoelektronen (photoelectric heating). Einige der erwédhnten Effekte
sollen im folgenden etwas niher erldutert werden.

Polarisation

Durchquert elektromagnetische Strahlung einen Raumbereich, in dem ldngliche und teilweise
rdumlich ausgerichtete Staubkorner existieren, wird durch eine selektive Absorption derjeni-
gen Strahlung, deren elektrischer Feldvektor eine Komponente parallel zu der lingeren Achse
der Staubkorner aufweist, eine lineare Polarisation des Strahlungsfeldes hervorgerufen. Eine
zirkulare Polarisation des Strahlungsfeldes kann noch zuséitzlich durch eine differentielle Pha-
senverschiebung zwischen Wellen, deren Feldvektor normal beziehungsweise parallel zur Achse
der Staubkdrner liegen, entstehen. Weil nur interstellare Magnetfelder im Stande sind, iiber wei-
te Raumbereiche hinweg eine nennenswerte Ausrichtung von Staubkoérnern zu bewirken, kann
aus polarisationsselektiven Beobachtungen die Stirke und Richtung grofirdumige interstellarer
Magnetfelder abgeleitet werden.
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Absorption und Reemission elektromagnetischer Strahlung

Staubkorner im interstellaren Medium werden durch Absorption von Photonen des ultraviolet-
ten und sichtbaren Spektralbereiches erwdrmt. Die aufgeheizten Staubkorner emittieren wie-
derum entsprechend des Planckschen Strahlungsgesetzes kontinuierliche Strahlung, deren Wel-
lenldnge abhéingig von der Korntemperatur zwischen wenigen pm und einigen 100 pm und fiir
sehr kalte Korner sogar im sub-mm Bereich liegt.

Fiir die bei den erwdhnten Absorptionsprozessen maximal erreichte Korntemperatur sind
neben den Eigenschaften des Strahlungsfeldes (Photonenenergie, Photonenstrom) die optischen
Eigenschaften des Staubes (Reflektivitit beziehungsweise Emissivitéit) und die Warmekapazitit
der absorbierenden Staubkorner ausschlaggebend. Grofie Staubkorner (im Bereich >10 pym) mit
entsprechend groflier Wiarmekapazitit werden auch durch die Absorption mehrerer Photonen
nur geringfiigig erwirmt. Bei solchen Kérnern kann sich eine Gleichgewichtstemperatur einstel-
len, wenn die insgesamt bei kleinen Wellenldngen absorbierte Photonenenergie der im Infra-
rotbereich emittierten Energie entspricht. Die Gleichgewichtstemperatur solch grofier Kérner
liegt typischerweise bei einigen 10 K, die somit Strahlung im Ferninfrarot-Bereich emittieren.
Im Gegensatz dazu reicht bei sehr kleinen Staubkérnern (im Bereich 5 — 50 A) schon die Ener-
gie eines einzigen absorbierten UV-Photons aus, um das Korn auf mehrere hundert Kelvin
zu erwirmen. Staubkorner mit dieser Temperatur emittieren Strahlung mit sehr viel kiirzeren
Wellenléngen, die typischerweise im mittleren und nahen Infrarot liegt.

Katalyse chemischer Reaktionen

Bei den im interstellaren Medium vorherrschenden niedrigen Gasdichten und Temperaturen
sind direkte, von Diffusionsprozessen abhéingigen chemische Reaktionen der Form A+ B — AB
viel zu unergiebig, um die Sdulendichte der im ISM beobachtbaren Molekiile zu erkliren. Inter-
stellare Staubkorner konnen als Katalysator bei der Bildung dieser zum Teil relativ komplexen
Molekiile eine wesentliche Rolle spielen, indem sie die Molekiilbildung sowohl aktiv, durch Her-
absetzung der Aktivierungsenergie der betreffenden chemischen Reaktion, aber auch passiv,
durch die Einschrinkung der moglichen Freiheitsgrade der an der zweidimensionalen Ober-
fliche eines Kornes gebundenen Reaktanten, begiinstigen. Die entsprechende Reaktion kénnte
dann in der Form A + B:Korn — AB:Korn — AB + Korn ablaufen. Voraussetzung fiir eine
effiziente Bildung freier Molekiile im ISM ist dabei allerdings ein wirkungsvoller Mechanismus,
der die neugebildeten Molekiile wieder von der Oberfliche der Staubkoérner ablost.

Photoelektrische Erwidrmung des ISM

Trifft ein UV-Photon ein Staubkorn, werden durch den photoelektrischen Effekt Elektronen
aus dem Staubkorn ausgelost. Diese Photoelektronen kénnen wiederum einen Teil ihrer kine-
tischen Energie durch Stofle an die Gaskomponente des ISM iibertragen und damit effektiv
eine Erwdrmung des interstellaren Mediums bewirken. Welcher Prozentsatz der absorbierten
Photonenenergie in kinetische Energie des Photoelektrons konvertiert wird, hingt in hohem
Maf vom Ladungszustand des betreffenden Staubkornes ab, weil das emittierte Photoelektron
das Coulombpotential des Kornes iiberwinden mufl und dabei den entsprechenden Teil seiner
kinetischen Energie verliert. Der Ladungszustand eines Staubkornes wird dabei hauptséchlich
von zwei konkurrierenden Prozessen bestimmt: Der photoelektrische Effekt selbst bewirkt ei-
nerseits, dafl die sich Staubkorner zunehmend positiv aufladen, andererseits wird aber durch
Rekombination mit freien Elektronen die Ladung des Kornes wieder ausgeglichen. Die Effizi-
enz, mit der Photonenenergie in Elektronenenergie und weiter in Warmeenergie umgewandelt
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wird, sinkt somit mit zunehmender Energiedichte der UV-Strahlung, weil dann der Gleichge-
wichtsladungszustand der Kérner zu hoherer positiver Ladung verschoben wird, nimmt aber
mit steigender Elektronendichte zu, weil dann die héhere Rekombinationsrate eine hohe po-
sitive Aufladung der Koérner verhindert. Der photoelektrische Effekt macht den breitbandig
absorbierenden interstellaren Staub zu eine der wichtigsten Komponenten, durch die die Tem-
peraturstruktur und der Warmehaushalt des ISM bestimmt wird.

7.2 Grundlagen der interstellaren Extinktion

Durchquert die Strahlung einer astronomischen Quelle das interstellare Medium, so nimmt
deren Intensitidt sowohl durch Streuung als auch durch Absorption ab. Die beobachtbare Aus-
wirkung aus diesen beiden Effekten, also die Verringerung der Intensitét der betrachteten Quel-
le, wird unter dem Ausdruck ,interstellare Extinktion“ zusammengefafit. Da die Effizienz der
Streuprozesse im hohen Mafl vom Verhéltnis aus einer typischen Dimension der Staubkérner
(Durchmesser oder Umfang) und der Wellenléinge der beobachteten Strahlung abhéngt, ist
auch die bei einer bestimmten Wellenlénge beobachtete Extinktion Ay eine Funktion der Wel-
lenléinge. Der genaue Verlauf der Extinktion als Funktion der Wellenlinge A)(\) wird dabei
als Extinktionsgesetz bezeichnet.

7.2.1 Grundgleichungen

Zur Beschreibung der interstellaren Staubextinktion miissen wieder die Strahlungstransport-
gleichungen (Abschnitt 6.2.1) herangezogen werden. Fiir den einfachen Fall, in dem die Eigene-
mission der Staubkoérner sowie Streuung von Strahlung in das beobachtete Raumwinkelelement
vernachlissigt werden darf, kann die beobachtete Intensitéit I, als Funktion der intrinsischen
Intensitit Iy direkt aus Gleichung 6.11 abgeleitet werden:

Tops = I - e ™ (72)

Die optische Tiefe 7, bei der Wellenlidnge A bezieht sich dabei nicht nur auf Absorptionsprozesse,
sondern auch auf Streuprozesse. Dementsprechend wird der durch Gleichung 6.8 berechnete
Absorptionskoeffizient ) in diesem Zusammenhang auch als Extinktionskoeffizient bezeichnet.
Es ist auerdem gebrauchlich, Gleichung 7.2 iiber den Zusammenhang 7y = 0.4-1n(10) A) durch
die Extinktion A) auszudriicken, die damit die Form

Ips = I, - 107044 (7.3)

annimmt. Die Gleichungen 7.2 und 7.3 gelten strenggenommen nur unter der Voraussetzung,
daB das emittierende und das absorbierende Medium r&umlich streng voneinander getrennt
vorliegt. In diesem als ,,Screen-Case“ bezeichneten Fall durchquert jedes Photon auf dem Weg
zum Beobachter die gleiche Sdulendichte an absorbierendem Material unabhéingig davon, wo
genau in der Quelle es emittiert wurde. Dieses Modell ist anwendbar wenn die Staubsiulendich-
te in der astronomischen Quelle sehr klein im Vergleich zur Sdulendichte im Extinktionsgebiet
zwischen der Quelle und dem Beobachter ist und damit die intrinsisch in der Quelle stattfin-
dende Extinktion vernachlissigt werden kann. Liegt jedoch das emittierende und das absorbie-
rende Medium rédumlich vermischt vor, mufl bei der Berechnung der beobachteten Intensitét
beriicksichtigt werden, daf} die weiter vom Beobachter entfernt emittierte Strahlung eine grofiere
Staubsiulendichte durchqueren muf als Strahlung, die ndher beim Beobachter emittiert wurde,
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und einer dementsprechend stirkeren Extinktion unterliegt. In diesem als ,,Mixed-Case® be-
zeichneten Fall gilt fiir die beobachtete Intensitét I7p'* als Funktion der intrinsischen Intensitét
Iy (Thronson et al., 1990):

. — e X
R (7.4
In einem einfachen Modell kénnen die interstellaren Staubkorner durch kleine dielektrische
Kugeln mit Radius r und einer homogenen Dielektrizititskonstante ¢ beschrieben werden. Der
in den Strahlungstransportgleichungen zu beriicksichtigende Extinktionskoeffizient kann dann
durch einen Extinktionswirkungsquerschnitt o, ausgedriickt werden:

Kx =Nl 0e =Nl Sq Qe (7.5)

n!; bezeichnet dabei die Anzahldichte der Staubkdérner mit Radius r, s; den geometrischen
Querschnitt der Staubkorner und (). die ,,Extinktionseffizienz“, die das Verhéltnis aus Extink-
tionswirkungsquerschnitt und geometrischem Querschnitt angibt:

O¢

Qe = (7~6)

Sd

In analoger Weise kann der Wirkungsquerschnitt fiir Streuprozesse o5 und Absorptionsprozesse
o, zu einer Streueflizienz 5 und einer Absorptionseffizienz (), normiert werden:

o o

Qs =— und Q, == (7.7)

Sd Sd
Offensichtlich gilt Q. = Qs + Q4. Die in den voranstehenden Gleichungen auftretenden Wir-
kungsquerschnitte o, und o, sind als Gesamtwirkungsquerschnitte, also die iiber alle Raum-
winkelelemente integrierten differentiellen Wirkungsquerschnitte, zu verstehen.

Fiir die weitere Betrachtung wird die dimensionslose Grofie x eingefiihrt, die das Verhéltnis
aus Kornumfang und Wellenldnge angibt:

r=—— (7.8)

Fiir den Spezialfall, dal die Korngrofie viel kleiner als die Lichtwellenlinge ist (r < \), was
aufgrund der Korngrofenverteilung des interstellaren Staubes (Gleichung 7.1) bis weit in den
UV-Bereich hinein angenommen werden darf, gilt dann (Spitzer, 1978):

8 e—1/2
Qs:§x4 ct2 (7.9)
und
-1
Qo= —4zIm <§+ 2) : (7.10)

wobei die Bezeichnung I'm bedeutet, da} der Imaginirteil des Quotienten verwendet werden
soll. Aus Gleichungen 7.9 und 7.10 ist ersichtlich, dafl sowohl die Streueffizienz als auch die
Absorptionseffizienz, und damit letztendlich auch die optische Tiefe 7) beziehungsweise die
Extinktion Ay mit zunehmender Wellenléinge abnehmen.
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Abbildung 7.1: Das Extinktionsgesetz fir drei unterschiedliche Quellen im ultravioletten bis na-
hinfraroten Spektralbereich. Fiir das breite Absorptionsmazimum bei 2160A sind hauptsichlich
kleinste interstellare Graphitpartikel, die aufgrund ihrer geringen Grifie von vielen Autoren
bereits als PAH-Molekiile bezeichnet werden, verantwortlich. Aus: Mathis (1990).

7.2.2 Beobachtete Gesetzmaéifligkeiten

Aufgrund der inhomogenen Verteilung des Staubes im interstellaren Medium ist anzunehmen,
daf} fiir jede beobachtete Quelle generell ein eigenes Extinktionsgesetz gilt. Abbildung 7.1 zeigt
das Extinktionsgesetz fiir drei unterschiedliche Quellen im Wellenlédngenbereich zwischen et-
wa 1200 Aund 2 pm. Die Darstellung erfolgt wie in diesem Spektralbereich iiblich durch die
auf den Extinktionswert im sichtbaren (Ay) normierten Extinktion Ay als Funktion des Re-
ziprokwertes der Wellenldnge. Wie aus Abbildung 7.1 ersichtlich ist, zeigt das Extinktionsge-
setz vor allem im ultravioletten und sichtbaren Spektralbereich eine ausgeprigte Abhéingigkeit
von den detaillierten Eigenschaften des ISM entlang der unterschiedlichen Sichtlinien zu den
jeweiligen astronomischen Quellen. Im infraroten Spektralbereich dagegen scheint das beob-
achtete Extinktionsgesetz weitestgehend unabhingig von der jeweiligen Sichtlinie zu sein. Aus
diesem Grund erscheint es auch sinnvoll, die beobachtete Extinktion nicht auf den (ohnehin
willkiirlichen) Extinktionswert im Sichtbaren (Ay ), sondern eher auf einen Extinktionswert im
Infraroten wie zum Beispiel im K-Band (Ag) bei einer Wellenlénge von 2.12 pm zu normieren,
um damit zu einer sichtlinienunabhingigen Darstellung zu gelangen. In Abbildung 7.2 ist das
aus unabhingigen Beobachtungen verschiedener Quellen ermittelte Extinktionsgesetz zwischen
0.4 pm und 20 pm dargestellt. Die Extinktion wurde hier auf den Infrarot-Farbexzefi E(J-K)
normiert. Im Wellenldngenbereich zwischen 0.7 bis 7 pm ist das Extinktionsgesetz praktisch
unabhéngig von der jeweiligen Sichtlinie und kann durch ein einfaches Potenzgesetz beschrieben
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Abbildung 7.2: Die auf den Infrarot-Farbezzefs E(J-K) normierte interstellare Extinktion fir
den nahen und mittleren Infrarotbereich. Die Symbole stellen die aus den Beobachtungen un-
terschiedlicher Quellen abgeleiteten Extinktionswerte dar. Aus: Draine (1989).

werden (Draine, 1989):
A\/JE(J—K)=24-A"47  fir 0.7<A<7pum (7.11)

Tatséchlich sind aber in dem angesprochenen Wellenléingenbereich mehrere Abweichungen von
diesem Potenzgesetz beobachtbar. Die prominenteste Struktur, die nicht durch das einfache
Potenzgesetz beschrieben wird, ist ein Anstieg der Extinktion bei einer Wellenlénge von 3.1 pm.
Die erhohte Absorption in diesem Bereich ist dabei auf Wassereis zuriickzufiihren, das aller
Wahrscheinlichkeit nach in Form von Eisménteln um die interstellaren Staubkérner herum
vorliegt.

Das interstellare Extinktionsgesetz ist im Spektralbereich zwischen 8 und 30 pm vollig von
breiten Absorptionsbindern bei 9.7 ym und 18 pym dominiert. Diese Absorptionsstrukturen
stammen von amorphen Silikaten, die einen wichtigen Bestandteil des interstellaren Staubes in
vielen Regionen des interstellaren Mediums darstellen.

Fiir den Wellenldngenbereich iiber 30 pym ist die Extinktion fiir die meisten astronomischen
Quellen zu gering, um direkten Messungen zugénglich zu sein. In diesem Wellenldngenbereich
kénnen aber Modelle fiir die thermische Emission des interstellaren Staubes herangezogen wer-
den, um die intrinsische Emission einer astronomischen Quelle abzuschétzen. Durch Vergleich
diesen Modellrechnungen mit der gemessenen Emission kann dann die interstellare Extinktion
im Ferninfrarotbereich abgeleitet werden. Die Ergebnisse dieser Modellrechnungen héngen al-
lerdings empfindlich von der nur ungenau bekannten Staubtemperatur ab und fithren deshalb
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nur zu recht ungenauen Abschétzungen der Extinktion. In Abbildung 7.3 sind die von verschie-
denen Autoren errechneten Extinktionsgesetze in Form des Absorptionswirkungsquerschnittes
pro Wasserstoffatom fiir Wellenldngen von 30 bis 1000 pm dargestellt. Bei dieser Form der Dar-
stellung ist zu beachten, dafl die Extinktion generell nicht unabhingig von der beobachteten
Sichtlinie ist, sondern im Besonderen vom Verhéltnis des interstellaren Staubes zum Gas (,,gas
to dust ratio“) im Extinktionsgebiet abhéngt.
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Abbildung 7.3: Das Eztinktionsgesetz fiir das lokalen ISM im Ferninfrarot- und Sub-mm-
Bereich, ausgedriickt durch den Absorptionswirkungsquerschnitt pro Wasserstoffatom als Funk-
tion der Wellenlange. Aus: Draine (1989).

7.3 Das Extinktionsgesetz zum galaktischen Zentrum

Beobachtungen der ausgedehnten HII-Region um Sgr A* sind im besonderen Mafie zur Be-
stimmung des Extinktionsgesetzes im Infrarotbereich geeignet. Aufgrund der Lage der Sonne
nahe der galaktischen Scheibe verlduft die Sichtlinie zum galaktischen Zentrum durch Regio-
nen mit grofler Staubsiulendichte, die zu einer Extinktion im sichtbaren Spektralbereich von
~ 31 mag (Rieke, Rieke & Paul, 1989) fiithren. Untersuchungen der Verteilung von diskreten
CO-Emissionsstrukturen innerhalb der galaktischen Ebene zeigen sogar, dal der bei weitem
grofite Teil des molekularen CO-Gases und damit bei bekanntem Gas-zu-Staubverhéltnis auch
des interstellaren Staubes in Form eines Ringes mit einem Durchmesser von 4 - 8 kpc um
das Zentrum der Galaxie vorliegt (Sanders, Scoville & Solomon, 1985). Charakteristisch fiir
diesen Ring ist dabei ein scharfer Abfall der CO-Emissivitdt am inneren Rand, wohingegen
die Emissivitdt am dufleren Rand des Ringes vergleichsweise flach ausléduft. Im Vergleich dazu
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ist die Sdulendichte des interstellaren Staubes in der HII-Region um Sgr A* und, damit ver-
bunden, die intrinsisch in der Quelle selbst stattfindende Extinktion vernachlissigbar gering.
Beobachtungen der Ferninfrarotemission belegen eine dramatische Abnahme des interstellaren
Staubes in Sgr A West mit abnehmenden Radius zum galaktischen Zentrum (Gatley et al.,
1977). Aus einem Vergleich der geschitzten UV-Leuchtkraft, die innerhalb der zentralen 1.5 pc
zur Erwirmung der Staubkorner zur Verfiigung steht, und der tatsichlich absorbierten und im
infraroten Spektralbereich reemittierten Leuchtkraft kann die Extinktion innerhalb der HII-
Region von Sgr A West berechnet werden. Innerhalb der zentralen 1.5 pc ergibt eine solche
Abschétzung einen Wert von weniger als 0.2 mag fiir die visuelle Extinktion (Becklin, Gatley &
Werner, 1982). Die geringe Extinktion innerhalb der HII-Region zusammen mit der hohen Vor-
dergrundextinktion von 31 mag machen diese Quelle zu einem beinahe idealen Laboratorium
um ,, Screen-Case“-Extinktion (Gleichung 7.2) zu studieren. Die hohe Vordergrundextinktion ist
nicht zuletzt auch deshalb hilfreich, weil in diesem Fall die Extinktion auch noch im mittleren
Infrarotbereich leicht zu beobachten ist.

Zudem existiert fiir die Region des galaktischen Zentrums eine Fiille von ergénzenden Beob-
achtungen und Untersuchungen, aus denen die physikalischen Verhiltnisse im Emissionsgebiet
sehr genau bekannt sind - ein Umstand, der bei der Interpretation der beobachteten Daten
hilfreich ist und die Qualitéit der Schlufifolgerungen erheblich verbessert.

7.3.1 Methodik

Wie in Abschnitt 5.3.1 beschrieben, ist die mit ISO-SWS beobachtete Region um Sgr A* be-
sonders reich an Wasserstoff-Rekombinationslinien. Um aus den beobachteten Intensitéiten die
Extinktion bei der entsprechenden Wellenlénge zu berechnen, muf} fiir jede Linie die intrin-
sische Intensitdt am Ort der Quelle bestimmt werden. Betrachtet man zwei Linien aus den
Ubergingen n — m und n' — m/ stammen, so kann unter der Annahme, daf die beiden Linien
und aus dem selben Raumgebiet unter den gleichen physikalischen Bedingungen emittiert und
durch den selben Mechanismus angeregt werden, das Verhéltnis der intrinsischen Linieninten-
sitdten aus Gleichung 6.40 bestimmt werden. Es entspricht dann einfach dem Verhéltnis der
effektiven Rekombinationskoeffizienten:
I (? mn Vnm Anpm

= : (7.12)

/ !
n'm
I() Un'm'  Optm!

Die intrinsischen Intensititen der beobachteten Rekombinationslinien kénnen damit auf sehr
einfache Weise relativ zur Intensitit einer einzigen Linie berechnet werden. Das Verhéltnis der
beobachteten Intensititen kann aus Gleichung 7.3 ebenfalls direkt abgeleitet werden:

Olbsl — 0[ . 10_0'4[AA()‘nm)_A>\(/\n/m/)] _ _nm nm 10—0.4~AA>\ (713)
Ions" Ig™ Un'm!  CGn'm/

Aus dem beobachteten Verhéltnis zweier Rekombinationslinien kann also die, manchmal auch
als ,selektive Extinktion“ bezeichnete, relative Differenz der Extinktionswerte zwischen den
beiden Wellenlangen A, und A,y bestimmt werden. Um daraus den Absolutwert der Extink-
tion bei einer Wellenlinge zu bestimmen, mufl der absolute Extinktionswert einer der beiden
Wellenldngen bekannt sein. Diese Normierung kann zum Beispiel anhand bekannter Litera-
turwerten fiir die Extinktion (bei einer bestimmten Wellenlinge) zum galaktischen Zentrum
durchgefiihrt werden (Lutz et al., 1996). Nachteil dieser Art der Normierung ist allerdings, daf
alle Annahmen und eventuellen Unsicherheiten, die bereits in der urspriinglichen Ableitung
dieses Literaturwertes enthalten sind, mit in die Normierung iibernommen werden. Auflerdem
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muf} der Verlauf der Extinktion als Funktion der Wellenléinge durch ein Modell bis zu derjenigen
Wellenlénge erweitert werden, bei der die Normierung stattfinden soll. Eine elegantere Methode
besteht darin, eine Rekombinationslinie zur Normierung heranzuziehen, deren Wellenldnge so
grof} ist, dal deren Extinktion als vernachlissigbar gering angenommen werden kann.

7.3.2 Normierung

Bei Sub-mm und Radiowellenléingen ist die Wechselwirkung der beobachteten Strahlung mit
der Staubkomponente des interstellaren Mediums so gering, dafl die interstellare Extinktion
bereits in sehr guter Ndherung vernachléssigbar ist und dementsprechend fiir Linien in diesem
Spektralbereich Ay =~ 0 angesetzt werden darf.

Vergleichsbeobachtung

Zur konkreten Normierung der aus den ISO-Beobachtungen gewonnenen HI-Liniendaten wur-
de eine mit dem VLA (Very Large Array)-Radiointerferometer durchgefiihrte Beobachtung der
H110a Linienemission des galaktischen Zentrums (Yusef-Zadeh, Zhao & Goss, 1995) heran-
gezogen. In Tabelle 7.1 findet sich eine Zusammenfassung der wesentlichen Eckdaten dieser
Beobachtung.

Beobachtete Linie H110«
Ruhefrequenz 4.874157 GHz
Wellenlidnge 6.15 cm
Instrument Very Large Array
Beobachtungsdatum 8. Juli 1988
Beobachtete Position RA(1950): 17h42m258

DEC(1950): -28°57'30"
Antennenkonfiguration D
Ré&umliche Auflosung 11" x 21"
Gesamte Bandweite 12.5 MHz
Anzahl der spektralen Kanile 64

Tabelle 7.1: Die wichtigsten Eckdaten der Beobachtung der HI110 a-Rekombinationslinie in
Richtung des galaktischen Zentrums.

Die Beobachtung wurde auch deshalb gewé&hlt, weil sie in der sogenannten ,,D-Konfiguration®
des VLA durchgefiithrt wurde, in der die Einzelantennen den geringstmoglichen Abstand zu-
einander aufweisen. Aus dieser Beobachtungskonfiguration folgen dementsprechend Daten mit
einer relativ geringen rdumliche Auflésung, die in etwa den Aperturen des ISO-SWS Instru-
mentes entspricht. Dieser Umstand ist deshalb von Bedeutung, weil bei interferometrischen Be-
obachtungen Strukturen, deren rdumliche Ausdehnung viel grofler als das Auflésungsvermogen
des Instrumentes ist, nicht detektiert werden kénnen. Durch die Wahl einer Beobachtung mit
geringer raumlicher Auflésung wird verhindert, dafl dieser Effekt zu nennenswerten Fehlern bei
der Bestimmung der H110a-Intensitét fiihrt.

Abbildung 7.4 zeigt die Konturlinienkarte der H110a-Emission aus der Verdffentlichung von
Yusef-Zadeh, Zhao & Goss (1995). In dieser Abbildung sind nur die Kanéle 19 bis 28 dargestellt,
die einer Radialgeschwindigkeit beziiglich LSR (local standard of rest) von 48 bis 144 km/s ent-
sprechen. Bei der Berechnung der gesamten Intensitit mufl deshalb darauf geachtet werden, dafl
die Beitriage aller Geschwindigkeitskomponenten beriicksichtigt werden. In Abbildung 7.5 ist
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Abbildung 7.4: Konturlinienkarte der H110a-Linienemission im Bereich des galaktischen Zen-
trums tberlagert mit einem Bild des Radiokontinuums (Graustufen). In dieser Karte sind
nur die Kandle mit 48 < Visr < 144 km/s dargestellt. Die Konturlinien entsprechen den
Werten: (-4, 8, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 12, 14, 16 ,18 20, 25, 35, 50, 70, 95, 125, 160,
200)x192 km s~ mJy beam™'. Das Kreuz bezeichnet die Position von Sgr A*. Aus: Yusef-
Zadeh, Zhao € Goss (1995).

das an einer Position nordostlich von Sgr A* gemessenen Profil der H110a-Linie dargestellt. Der
Anteil an blauverschobenem Gas ist vor allem fiir diese Position und fiir den entsprechenden
Raumbereich siidwestlich von Sgr A* von Bedeutung. Fiir die Ableitung der Linienintensitét
um Sgr A* wurde er nicht beriicksichtigt. Das gemessene Linienprofil kann durch eine Gauf}-
funktion G*?(v) mit x = 71.5 km/s und o = 46 km/s sehr gut genihert werden. Mit dieser
Niherungsfunktion kann ein Korrekturfaktor errechnet werden, um die Beitrige derjenigen
Gaskomponenten, deren Radialgeschwindigkeit auerhalb des in Abbildung 7.4 dargestellten
Bereiches liegt, zu beriicksichtigen. Der Korrekturfaktor entspricht dem Verhéltnis der Integra-
le iiber das gendherte Linienprofil innerhalb und auflerhalb des Geschwindigkeitsbereiches aus
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Abbildung 7.5: Das Linienprofil der HI110«a-Linie, ermittelt fiur die Position:
RA 17h42™30%.03, DEC -28°59'. Die beiden senkrechten Linien markieren den in Ab-
bildung 7.4 dargestellten Geschwindigkeitsbereich. Aus: Yusef-Zadeh, Zhao & Goss (1995).

Abbildung 7.4:
T GH7(v) dv
Fkorr = Fgem : 14;:0771/8 = Fgem - 1.57 (7.14)
[ GHo(v)dv
48 km/s

Dabei bezeichnet Fy.,, den direkt aus Abbildung 7.4 bestimmten und Fj,,, den zur Beriicksich-
tigung aller Geschwindigkeitskomponenten korrigierten Wert. Damit kann nun die Intensitit
der H110a-Linie fiir die Raumbereiche im galaktischen Zentrum berechnet werden, die den un-
terschiedlichen ISO-SWS Aperturen aus der Beobachtung von Sgr A* entsprechen (vergleiche
Abschnitt 5.1). Die relevanten Ergebnisse sind in Tabelle 7.2 zusammengestellt.

Optische Tiefe

Um sicherzustellen, dafl die Emission aus einem fiir dieser Wellenldnge optisch diinnen Ge-
biet stammt, kann mit Hilfe von Gleichung 6.19 der Absorptionskoeffizient und daraus mit
Gleichung 6.12 die iiber das Emissionsgebiet integrierte optische Tiefe abgeschitzt werden. Die
dazu benotigten Anzahldichten der Wasserstoffatome im Anregungszustand n=111 und m=110
wurden aus Gleichung 6.34 hergeleitet (nj;; = 7.01 x 1072 em™3, ny9 = 6.89 x 1072 cm ™3
bei T, = 6000 K und N, = 800 cm™3). Der aufwirts fithrende B-Koeffizient B,,,, kann ein-
fach aus den Gleichungen 6.26, 6.20 und 6.17 abgeleitet werden (Bijo111 = 5.24 X 10% cm3
erg”! 5s72). Aus diesen Werten und unter der Annahme eines homogenen Emissionsgebietes
mit einem Durchmesser entlang der Sichtlinie von etwa 2 pc errechnet sich die optische Tiefe
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SWS-Band Fyem Frorr Linienintensitét
km/s Jy | km/s Jy | erg s~ cm™2 sr—!

1,2 19.47 30.57 7.56x10710

3A-D 25.49 40.02 7.33x10710

3E 36.65 57.45 7.38x10710

4 44.32 69.58 7.30x10~10

Tabelle 7.2: Die Linienfliisse und Intensititen der H110«-Linie von Sgr A West. Die Werte
wurden durch Integration der Linienemission aus Abbildung 7.4 iber diejenigen Raumberei-
che gewonnen, die auch den jeweiligen ISO-SWS Aperturen bei der Beobachtung von Sgr A*
entsprechen.

zu 7% ~ 0.01. Dieser Wert fiir die optische Tiefe stimmt mit den Literaturwerten (Davidson
et al., 1992) iiberein und zeigt, dafi das Emissionsgebiet fiir die H110«-Linie als optisch diinn
angenommen werden kann.

Abweichungen von der thermischen Niveaubesetzung

Bei der Bestimmung der Linienintensitit wurde angenommen, dafl strahlungsinduzierte Pro-
zesse nicht nennenswert zur Intensitat beitragen und damit die einzelnen Niveaus des atomaren
Wasserstoffs entsprechend der Boltzmannverteilung (Gleichung 6.30) besetzt sind. In diesem
Fall befindet sich das Gas in sogenannten lokalen thermischen Gleichgewicht (local thermal
equilibrium, LTE), und die Niveaubesetzungen sind wie die relativen Linienintensititen durch
eine Anregungstemperatur T, bestimmt. Befindet sich das beobachtete Gas jedoch vor ei-
nem starken Kontinuumshintergrund, konnen stimulierte Prozesse unter gewissen Umstidnden
durchaus von Bedeutung werden. Weil sich in diesem Fall das Gas durch den Einflufl der strah-
lungsinduzierte Prozesse nicht mehr im lokalen thermischen Gleichgewicht befindet, werden
die beobachtbaren Auswirkungen auch unter der Bezeichnung ,non-LTE-Effekte“ zusammen-
gefafit.

Der Einflu} der non-LTE-Effekte nimmt im allgemeinen mit abnehmender Beobachtungs-
frequenz zu und ist dariiberhinaus abhéngig von der lokalen Elektronendichte und dem Emissi-
onsmaf}. Weil mit steigendem Emissionsmaf} die Intensitit der Hintergrundstrahlung und damit
auch die Rate der strahlungsinduzierten Prozesse zunimmt, im Gegensatz dazu jedoch eine ho-
he Elektronendichte durch stoflinduzierte Prozesse fiir die Erhaltung des lokalen thermischen
Gleichgewichtes sorgt, sind starke non-LTE-Effekte vor allem bei Emissionsgebieten mit niedri-
ger Elektronendichte und gleichzeitig hohem Emissionsmaf} zu erwarten. Shaver (1980) konnte
zeigen, dafl diese Voraussetzungen fiir Frequenzen von einem GHz und hoéher nur fiir sehr weni-
ge, unter Umstidnden sogar fiir gar keine galaktischen HII-Regionen erfiillt sind und sich das in
diesem Frequenzbereich emittierende Gas dementsprechend praktisch immer in der Nahe des lo-
kalen thermischen Gleichgewichts befindet. Abbildung 7.6 zeigt Ergebnisse dieser Untersuchung
fiir Ho-Linien nahe 5 GHz (H110«: 4.87 GHz) und nahe 1 GHz, wobei fiir mehrere galaktische
HII-Regionen (Shaver & Goss, 1970; Schraml & Mezger, 1969) die RMS-Elektronendichte als
Funktion des Emissionsmafi dargestellt ist. Die in den Abbildungen dargestellte Kurvenschar
zeigt zudem den jeweiligen Verstirkungsfaktor, der den Einflufl der non-LTE-Effekte durch das
Verhiltnis aus der beobachteten Linienintensitit und der Intensitdt im lokalen thermischen
Gleichgewicht beschreibt. Mit einem Emissionsmaf von 4 x 106 pc cm™% und einer Elektronen-
dichte von etwa 4 x 103 cm™3 (Ekers et al., 1983) liegt die HII-Region von Sgr A West in der
rechten oberen Ecke des 5 GHz Bildes von Abbildung 7.6 wobei ein Verstirkungsfaktor von
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Abbildung 7.6: Der FEinfluf wvon mnon-LTE-Effekten fir die FEmission wvon Ho-
Rekombinationslinien nahe 5 GHz (links) und 1 GHz (rechts). Erklirung im Text. Aus:
Shaver (1980).

etwa 1.2 zu erwarten ist. Wird dann noch beriicksichtigt, daf} fiir die Auswirkungen der sti-
mulierten Prozesse die lokale und generell hohere Elektronendichte und nicht deren RMS-Wert
ausschlaggebend ist, wird der zu erwartende Verstirkungsfaktor unter Umstinden noch weiter
reduziert.

Im Vergleich dazu wiirde man wie aus Abbildung 7.6 ersichtlich, fiir Ha-Rekombinationslinien
bei 1 GHz bereits deutliche non-LTE-Effekte erwarten. Diese Abschétzungen sind auch mit den
Beobachtungen konsistent: Studien von HI-Rekombinationslinien mit niedrigen Emissionsfre-
quenzen zeigen, dafl non-LTE-Effekte in Richtung des galaktischen Zentrums ab einer Frequenz
von etwa 1.4 GHz nachweisbar sind und mit abnehmender Frequenz rasch an Bedeutung gewin-
nen (Mezger & Pauls, 1979; Pedlar et al., 1978). Bei einer Frequenz von 242.347 MHz (H300c«)
sind strahlungsinduzierte Prozesse bereits fiir mindestens 98% der in Richtung des galaktischen
Zentrums nachweisbaren Linienintensitit verantwortlich.

Der Umstand, dafl non-LTE-Effekte bei 1.4 GHz gerade erst nachweisbar werden und nicht
wie in Abbildung 7.6 (rechts) fiir die Parameter von Sgr A West ablesbar bereits rund 80% der
Linienintensitit ausmachen zeigt, dafl die dargestellten Kurvenscharen die zu erwartenden non-
LTE-Effekte eher tiberschéitzen. Mit dieser Erkenntnis kann auch der erwiahnte Verstarkungs-
faktor von 1.2 bei 5 GHz als konservative Abschétzung angesehen werden. Sehr wahrscheinlich
spielen non-LTE-Effekte bei dieser Frequenz und damit auch fiir die H110a-Linie sogar eine
vollig vernachlissigbare Rolle. Diesen Schlufl scheint auch der Grofiteil der Untersuchungen
der Linienemission von Sgr A West in diesem Frequenzbereich nahezulegen (Pauls, Mezger &
Churchwell, 1974; Bregman & Schwarz, 1982; Roberts et al., 1991; Roberts & Goss, 1993).

Apertureffekte

Wie bereits in Abschnitt 5.3 angesprochen, kénnen die vergleichsweise grofien Aperturen des
SWS-Instrumentes zu einer Fehleinschéitzung der gemessenen Linienintensitit fithren. Speziell
fiir Quellen mit einer ausgeprigten Struktur fiihrt die (gew6hnlich unbekannte) Verteilung der
Oberflichenhelligkeiten fiir verschieden grofie Aperturen unter Umstinden zu unterschiedlichen
Ergebnissen fiir die Linienintensitéit. Folglich kénnen die berechneten Intensitéit unterschied-
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licher Linien nicht ohne weiteres miteinander verglichen werden, wenn sie mit verschieden
Aperturen beobachtet wurden.

Um das Ausmaf} solcher Apertureffekte abzuschétzen, kann aus einer hochaufgel6sten Karte
des Emissionsgebietes die tatsichliche Intensitit in Abhingigkeit von der Aperturfliche ermit-
telt werden. Aus einer solchen Berechnung folgt dann ein Korrekturfaktor, mit dem die in
der jeweiligen Apertur gemessenen Intensititen korrigiert werden kénnen. Da jedoch fiir keine
der in dieser Arbeit verwendeten Rekombinationslinien eine hochaufgeloste Abbildung vor-
liegt, miifite fiir eine solchen Abschétzung auf alternative Messungen zuriickgegriffen werden.
Eine Karte der Kontinuumsemission kann zur Ableitung allfilliger Korrekturen herangezogen
werden, wenn die Emission der Wasserstoff-Rekombinationslinien aus etwa dem selben Raum-
bereich erfolgt, in der auch die Radio-Kontinuumsstrahlung entsteht. Die Giiltigkeit dieser
Annahme muf} jedoch fiir jede Beobachtung genau iiberpriift werden. Wie jedoch aus Abbil-
dung 7.4 ersichtlich ist, stammt die Radio-Kontinuumsstrahlung in der Umgebung des galakti-
schen Zentrums nicht unbedingt aus dem selben Raumbereichen wie die Rekombinationslinien,
so daf} hier die Verwendung einer Kontinuumskarte zur Abschitzung von Apertureffekten nur
mit grofiter Vorsicht durchgefiihrt werden kann. Weil jedoch alle HI-Rekombinationslinien, die
in Ableitung des Extinktionsgesetzes eingehen, mit ein und der selben SWS-Apertur (14” x 20”)
beobachtet wurden und auflerdem zur Ableitung der Extinktion nur relative Intensititen be-
kannt sein miissen, spielen in diesem Fall etwaige Apertureffekte ohnehin keine Rolle, so dafl
auf eine solche Untersuchung verzichtet werden kann.

Der effektive Rekombinationskoeffizient

Um die in den vorhergehenden Unterabschnitten abgeleitete Intensitit der H110a-Linie mit
den Rekombinationslinien aus den ISO-SWS Beobachtungen in Bezug setzten zu koénnen,
mufl der effektive Rekombinationskoeffizient fiir diese Linie bekannt sein. Dieser kann di-
rekt aus der Definition (Gleichung 6.37) unter Verwendung der Gleichung fiir die Elektronen-
Zustandssumme (Gleichung 6.38) abgeleitet werden. Der dazu notwendige Einstein-Koeffizient
wird dabei aus Gleichung 6.20 berechnet, wobei die Ndherungsgleichung fiir die abwértsfithren-
de Oszillatorstirke (Gleichung 6.26) Verwendung findet. Die mit diesen Gleichungen fiir die
H110a-Linie berechneten Gréfien sind in Tabelle 7.3 zusammengefafit. Fiir die Elektronentem-
peratur wurde dabei der Wert T, = 6000 K verwendet. In Abbildung 7.7 ist der effektive Re-

Oszillatorstéirke, f,,, 21.2711
Einstein-Koeffizient, A, 0.36797 s~ !
Effektiver Rekombinationskoeffizient, o, | 4.043 x 1078 ¢cm3 s~1

Tabelle 7.3: Die wichtigsten Konstanten fiir die H110«-Linie, berechnet mit dem in Kapitel 6
vorgestellten Formalismus. Die Werte gelten fiir eine Elektronentemperatur von 6000 K.

kombinationskoeffizient fiir die H110a-Linie als Funktion der Elektronentemperatur dargestellt.
Weil der effektive Rekombinationskoeffizient wie aus Abbildung 6.4 ersichtlich hauptséchlich
eine Funktion der Elektronentemperatur ist und nur in geringem Mafl von der Elektronendichte
abhéngt, wurde zur Ableitung von a,,, auf eine genaue Beschreibung der Abhéngigkeit von
der Elektronendichte verzichtet.

7.3.3 Das Extinktionsgesetz

Mit der in Abschnitt 7.3.2 vorgestellten Referenzmessung im Radiobereich ist es moglich, fiir
jede mit ISO-SWS beobachtete Rekombinationslinie den Absolutwert der Extinktion bei der
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Abbildung 7.7: Der Verlauf des effektiven Rekombinationskoeffizienten fiir die H110«-Linie als
Funktion der Elektronentemperatur zwischen T, =1000 und 16000 K.

entsprechenden Wellenldnge A zu bestimmen. Dabei gilt nach Gleichung 7.13:

V110a O110a 147
AA<A)=—2.5-log<;1° R Ifféa) (7.15)
nm nm obs

Das mit Hilfe dieser Gleichung aus den beobachteten Rekombinationslinien des atomaren
Wasserstoffs abgeleitete Extinktionsgesetz ist in Abbildung 7.8 zusammen mit dem in Ab-
schnitt 7.2.2 beschriebenen Extinktionsgesetz von Draine und Lee (Draine & Lee, 1984) dar-
gestellt. Der damit berechnete Wert fiir die Extinktion im K-Band bei einer Wellenldnge von
2.12 pm betragt Axg ~ 3.88 mag, was nur geringfiigig iiber dem Literaturwert von Ag =
3.47 mag (Rieke, Rieke & Paul, 1989) liegt. Dabei ist allerdings zu bemerken, daf§ dieser Wert
nur sehr schlecht durch die beobachteten Rekombinationslinien bestimmt ist und deshalb davon
abhéngt, von welchem Punkt aus die Extrapolation zur K-Bandwellenlénge erfolgt. Durch die
grofle Zahl von Wasserstoff-Rekombinationslinien zwischen 2.5 und 8.8 ym kann das interstella-
re Extinktionsgesetz jedoch in diesem Wellenldngenbereich sehr gut beschrieben werden, wobei
im Vergleich zum Extinktionsgesetz von Draine und Lee mehrere deutliche Abweichungen her-
vortreten. In einem breiten Wellenléingenband bei etwa 3 pm ist die Absorptionsstruktur von
Wassereis eindeutig nachweisbar. Diese Struktur ist schon seit l&ingerem bekannt und macht
sich durch eine entsprechend erhshte Extinktion bemerkbar, die nicht dem A~!"®-Potenzgesetz
(Gleichung 7.11) folgt. In Abbildung 7.9 ist die Wassereisstruktur fiir sich alleine dargestellt,
wobei versucht wurde, die Meflpunkte durch eine Gaufifunktion zu ndhern. Die Parameter
dieser Naherung sind in Tabelle 7.4 angegeben. Der auffilligste Unterschied liegt jedoch im Be-
reich zwischen diesem Wassereis- und der Silikatabsorptionsstruktur im Wellenldngenbereich
zwischen 4 und 7 pm. Hier folgt die Extinktionskurve einem viel flacheren Potenzgesetz mit

174



10 T T T T T LI B | T T

Extinktion, A), [mag]

— — - Roche & Aitken

—— Draine & Lee

1 10
Wellenlange [um]

Abbildung 7.8: Das Extinktionsgesetz fiir die Sichtlinie zum galaktischen Zentrum, abgeleitet
aus den mit ISO-SWS beobachteten HI-Rekombinationslinien. Zum Vergleich sind das Extink-
tionsgesetz von Draine und Lee (Draine € Lee, 1984), sowie den von Roche und Aitken (Roche
€ Aitken, 1984) abgeleiteten Verlauf der Silikat-Absorptionsstruktur dargestellt.

einem Exponenten von nur -0.39 (siehe auch Tabelle 7.4). Als Folge davon ist die Extinktion in
diesem Spektralbereich weitaus grofler ist, als es das Modell von Draine und Lee vorhersagen
wiirde.

Wellenldngenbereich | Gendherte Funktion Parameter
2.5 - 3.7 pym Gauflfunktion 1=2.98, 0=0.52
3.7-7.6 pum Ay(N)=K-\77 K=4.65, v = 0.39
7.6 -10 pm Gauflfunktion ©=9.8, 0=1.19

Tabelle 7.4: Beschreibung der Wellenldngenabhdngigkeit des Fxtinktionsgesetzes.

»Mixed-Case* Extinktion

Bei der Berechnung der Extinktion (Abbildung 7.8) wurde vorausgesetzt, dafi das emittieren-
de und absorbierende Medium rdumlich getrennt sind und somit der in Abschnitt 7.2.1 als
»ocreen-Case“ beschriebene Fall vorliegt. Alternativ dazu wurde ein Extinktionsgesetz unter
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Abbildung 7.9: Die durch Wassereis hervorgerufene Absorptionsstruktur bei etwa 3 pm.

der Annahme hergeleitet, dal Emission und Absorption im selben Raumbereich stattfinden.
Die Wellenlangenabhéngigkeit der Extinktion, die in diesem Fall (,Mixed-Case“) durch Glei-
chung 7.4 beschrieben wird, ist in Abbildung 7.10 zusammen mit dem entsprechend skalierten
Extinktionsgesetz von Draine und Lee dargestellt. Der Wert der K-Band Extinktion betrégt bei
diesem Verlauf allerdings 38 mag und liegt damit um mehr als eine Groflienordnung iiber dem
Literaturwert von 3.47 mag (Rieke, Rieke & Paul, 1989). Um abschitzen zu kénnen, ob eine
derart hohe Extinktion iiberhaupt mit den physikalischen Bedingungen in der Umgebung des
galaktischen Zentrums vereinbar ist, wurde aus der bekannten optischen Tiefe von ~ 0.01 bei
90 pum (Davidson et al., 1992) unter Zuhilfenahme der Extinktionskurven aus Abbildung 7.3
ein Extinktionswert bei 30 pm abgeleitet und mit den Vorhersagen der Mixed-Case-Extinktion
verglichen. Wird das in Abbildung 7.3 von ,Rowan-Robinson“ angegebene Gesetz zur Ablei-
tung verwendet, ergibt sich fiir die Extinktion bei 30 ym ein Wert von etwa 0.07 mag und
bei Verwendung der als ,,Draine und Lee“ deutlich unter dem aus Abbildung 7.10 ersichtlichen
Wert von ~ 3 mag bei 30 pm, woraus direkt ersichtlich ist, dal der im galaktischen Zen-
trum nachgewiesene Staub bei weitem nicht ausreicht um die beobachtete Extinktion durch
die Gleichungen des Mixed-Case beschreiben zu kénnen.
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Abbildung 7.10: Das Extinktionsgesetz im Fall von ,Mixed-Case* Ezxtinktion. Die im Vergleich
dazu dargestellte Extinktionskurve von Draine und Lee (Draine & Lee, 1984) wurde entspre-
chend skaliert.

Vergleich: Der molekulare Ring

Auch fiir die beiden beobachteten Positionen im molekularen Ring (siche Abschnitt 5.1) kann
analog zu der in diesem Abschnitt beschriebenen Methode ein Extinktionsgesetz hergeleitet
werden. Dabei ist allerdings zu bedenken, dafl aufgrund der hohen Staubdichte im molekularen
Ring nicht von so klaren Emissionsverhiltnissen ausgegangen werden kann, wie sie bei Sgr A*
vorliegen.

Wieder wurde der Radioflul der H110a-Rekombinationslinie anhand der in Abbildung 7.4
dargestellten Beobachtung fiir die Raumbereiche bestimmt, die den Aperturen der jeweiligen
ISO-SWS Beobachtung entsprechen. Wie aus Abbildung 7.11 ersichtlich, ist es fiir diese Posi-
tionen wichtig, auch den bei der Bestimmung des H110a-Flufies um Sgr A* vernachlissigten
Anteil des blauverschobenen Gases zu beriicksichtigen. Die unter Einbeziehung des blauver-
schobenen Gases gewonnenen Werte fiir die H110a-Intensitit der beiden Ringpositionen sind
in Tabelle 7.5 zusammengestellt. Weil in allen Beobachtungen des molekularen Ringes aus-
schliefllich HI-Rekombinationslinien im SWS Band 2 detektiert werden konnten, beschrankt
sich dementsprechend auch die Ableitung der H110« Intensitét auf diesen Raumbereich.

Analog zu der in den vorhergehenden Abschnitten beschriebenen Methode wurde auch die
an den Positionen im molekularen Ring nachgewiesenen Wasserstoff-Rekombinationslinien (Ta-
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Abbildung 7.11: Der Anteil der H110 «-Emission aus der Umgebung des galaktischen Zentrums
mit einer Radialgeschwindigkeit zwischen —204 < Vigp < —120 km/s. Aus: Yusef-Zadeh, Zhao
€ Goss (1995).

bellen 5.5 und 5.5) zur Ableitung eines Extinktionsgesetz herangezogen. Die Normierung auf
Absolutwerte erfolgte wieder iiber die H110a-Linienintensitéiten. Das auf diese Weise berech-
nete Extinktionsgesetz fiir die Sichtlinien zu den beiden Ringpositionen ist in Abbildung 7.12
dargestellt.

Ringposition | H110a-Intensitét
Nordost 2.73 x 10710
Siidwest 7.99 x 1071

Tabelle 7.5: Die Intensitdit der H110a-Rekombinationslinie berechnet fiir die Raumwinkelberei-
che die den ISO-SWS Beobachtungen des molekularen Ringes entsprechen. Die beobachteten
Positionen kénnen aus Tabelle 5.1 entnommen werden.
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Abbildung 7.12: Das Extinktionsgesetz fiir die Sichtlinien zu den Positionen ,Nordost“ und
Sotdwest” des molekularen Ringes um das galaktische Zentrum. Zusdtzlich ist das anhand der
Beobachtungen von Sgr A* abgeleitete Extinktionsgesetz dargestellt (Symbole ohne Fehlerbal-
ken).

Aus Abbildung 7.12 ist ersichtlich, dafy die Extinktion speziell fiir die Ringposition ,,Stidwest“
praktisch perfekt mit dem fiir das Gebiet um Sgr A* abgeleiteten Extinktionsgesetz iiberein-
stimmt, was auch als exzellente Ubereinstimmung mit der obigen Annahme eines Vordergrund-
»screen® interpretiert werden kann.

Diese Ubereinstimmung umfaBt dabei nicht nur den Absolutwert der Extinktion, sondern
vor allem auch den Verlauf der Extinktion mit der Wellenlénge. Fiir die Position ,,Nordost“ im
molekularen Ring dagegen ist die abgeleitete Extinktion etwa um einen Faktor 1.8 grofler.
Die Abhéngigkeit der Extinktion von der Wellenldnge entspricht jedoch auch hier demjenigen
Extinktionsgesetz, das auch fiir die beiden anderen Positionen abgeleitet wurde. Leider reicht
allerdings die Zahl der detektierten Linien nicht aus, um einen seriésen Wert fiir die Extinktion
im K-Band anzugeben.

Wie bereit erwihnt liegt im molekularen Ring aufgrund der hohen Staubdichte strengge-
nommen keine rdumliche Trennung von Emissions- und Absorptionsgebiet mehr vor, so dafl der
Extinktionsmechanismus fiir die Sichtlinien zum Ring wesentlich schwerer abzuschéitzen ist, als
es fiir das Raumgebiet um Sgr A* der Fall ist. Dennoch kénnen die fir den molekularen Ring
gewonnenen Ergebnisse zumindest als Hinweis dafiir gewertet werden, daf fiir die gesamte be-
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trachtete Region um das galaktische Zentrum das gleichen Extinktionsgesetz gilt, wobei jedoch
der Absolutwert der Extinktion von Sichtlinie zu Sichtlinie variieren kann.
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Kapitel 8

Die physikalischen Bedingungen im
molekularen Ring

Mit dem im vorhergehenden Kapitel abgeleiteten, fiir die Sichtlinien im Bereich des galak-
tischen Zentrums giiltigen Extinktionsgesetz, konnen die bei den ISO-SWS Beobachtung des
molekularen Ringes (Abschnitt 5.3.2) gewonnenen Liniendaten auf die Effekte der interstellaren
Extinktion korrigiert werden. In diesem Kapitel wird erldutert, wie mit Hilfe dieser ,extink-
tionskorrigierten* Daten Informationen iiber die physikalischen Verhiltnisse im molekularen
Ring des galaktischen Zentrums abgeleitet werden kénnen.

8.1 Analyse der Hs-Linien

Die mit ISO-SWS beobachteten Emissionslinien des molekularen Wasserstoffs geben Aufschlufl
iiber wichtige Eigenschaften des lokalen Gases wie dessen Temperaturstruktur, die Hy Siulen-
dichte oder unter Umsténden auch iiber die Mechanismen, die zur Anregung der Linien fiihrt. In
den folgenden Unterabschnitten werden deshalb einige grundlegende Eigenschaften des Wasser-
stoffmolekiils sowie eine wichtige Methode zur Darstellung molekularer Liniendaten erldutert.
AuBlerdem werden die wichtigsten Ergebnisse dargestellt, die bei der detaillierten Untersuchung
der Ho-Linien entstanden.

8.1.1 Molekularer Wasserstoff im interstellaren Medium

Molekularer Wasserstoff ist das bei weitem haufigste Molekiil des interstellaren Mediums. Grofie
Massen von molekularem Wasserstoff finden sich vor allem in den dichten Regionen ausgedehn-
ter Molekiilwolken, wo das Molekiil von dissoziativen Einfliissen wie hohem UV-Photonenflufl
oder den Auswirkungen von dissoziativen Schocks weitgehend geschiitzt ist. Von besonderer
Bedeutung ist der molekulare Wasserstoff auch fiir die Temperaturstruktur des interstella-
ren Mediums, weil die Linienemission von molekularem Wasserstoff aufgrund dessen hoher
Héaufigkeit einen der wichtigsten Prozesse zur Kithlung des ISM darstellt. Die von molekularem
Wasserstoff abgestrahlte Energie spielt im Besonderen auch bei der Bildung von Sternen eine
wesentliche Rolle: Die in der Kontraktionsphase der Sternentstehung freigesetzte Gravitations-
energie wiirde ndmlich ohne die Kiihlung durch die Hy Linienemission das Gas so weit erhitzt
werden, dafl der Kontraktionsprozel unter Umstidnden zum Erliegen kommt.

Obwohl das Vorhandensein grofler Mengen molekularen Wasserstoffs im interstellaren Me-
dium schon lange theoretisch vorhergesagt wurde (Eddington, 1937; Stromgren, 1939), konnte
das Molekiil erst mehrere Jahrzehnte spiter durch direkte Beobachtung im ISM nachgewiesen
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werden (Carruthers, 1970). Der Grund fiir diese zeitliche Differenz liegt auch darin, daf§ die
Linien des molekularen Wasserstoffs zum iiberwiegenden Teil in Spektralbereichen liegen, die
von der Erde aus nicht beobachtet werden kénnen. Eine Ausnahme stellen dabei nur die Lini-
en in den atmosphérischen Fenstern des nahen Infrarots dar. Erst mit dem Short Wavelength
Spectrometer auf ISO wurde eine liickenlose Beobachtung der molekularen Wasserstofflinien
im Spektralbereich zwischen 2.5 und 45 pm moglich.

8.1.2 Grundlagen: H,-Linienemission
Energiezustinde

Weil die Masse der Atomkerne fast 2000 mal grofler ist als die Elektronenmasse, kann die
Bewegung der Kerne in guter Ndherung unabhéngig von der Bewegung der Elektronen be-
trachtet werden. In diesem als Born-Oppenheimer Néherung bezeichneten Formalismus zerfillt
die Gesamtwellenfunktion des Molekiils formal in zwei unabhingige Wellenfunktionen. Fiir die
Energie eines bestimmten Zustandes gilt dann einfach:

E = Eel + Evib + Erot (81)

Dabei bezeichnet E.; den energetischen Zustand der Elektronen, E,;, die Vibrationsenergie und
FE,o die Rotationsenergie des Molekiils. Die Vibrationszustinde konnen fiir ein zweiatomiges
Molekiil in erster Ndherung als harmonische Oszillationen angesehen werden, wobei fiir die
Energie E,;;, der bekannte Ausdruck gilt:

1
Eyip = (I/ + 5) hw (8.2)
Die Vibrationsquantenzahl v kann dabei die ganzzahligen Werte v = 0,1, 2, ... annehmen. Fiir
die Energie der Rotationszustinde gilt dagegen fiir den Spezialfall eines starren zweiatomigen
(oder auch eines linearen mehratomigen) Molekiils der Ausdruck:

Eyor = J(J + 1)Bh (8.3)

Die Rotationskonstante B ist dabei iiber das Triagheitsmoment I, wie folgt definiert:

h

Die Rotationsquantenzahl J nimmt wie auch v die Werte J = 0,1,2... an. Fiir das Was-
serstoffmolekiil ergibt sich damit das in Abbildung 8.1 fiir die niedrigsten Werte fiir v und J
dargestellte Termenschema. Weil das homonukleare Hy Molekiil kein permanentes elektrisches
Dipolmoment besitzt, konnen strahlende Uberginge nur in Form von vergleichsweise schwa-
chen Quadrupoliibergéingen stattfinden. Uberginge zwischen den einzelnen Energieniveaus sind
dabei nur fiir AJ = 0,42 moglich. Die Uberginge zwischen den Vibrationsniveaus unterlie-
gen dabei aufgrund anharmonischer Beitréige keinen speziellen Auswahlregeln, wobei jedoch
Ubergiinge mit kleinerem Av wahrscheinlicher sind. Das Spektrum des Hy Molekiils spaltet
entsprechend dieser Auswahlregeln in einen S-Zweig (AJ = —2), einen O-Zweig (AJ = +2)
und einen Q-Zweig (AJ = 0) auf. Die Bezeichnung eines Uberganges erfolgt durch Angabe der
oberen und unteren Vibrationsquantenzahl und dem entsprechenden Zweig, wobei das unte-
re Rotationsniveau in Klammern angefiithrt wird. Die Angabe 1-0 S(1) bezeichnet also einen
Ubergang vom Vibrationsniveau v = 1 auf v = 0 und gleichzeitig vom Rotationsniveau J = 3
auf J = 1.
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v=1

v=0

Abbildung 8.1: Rotations- und Vibrationsniveaus des molekularen Wasserstoffs fiir einige der
niedrigsten Quantenzahlen.

Spinstatistik

Die beiden Kerne des Wasserstoffatomes stellen ein System aus identischen Fermionen dar. Ent-
sprechend dem Pauli-Verbot mufi damit die Gesamtwellenfunktion antisymmetrisch beziiglich
der Vertauschung der beiden Kerne sein. Wie gezeigt werden kann, besitzen Zustinde mit
geradem J (J = 0,2,4,...) symmetrische und Zusténde mit ungeradem J (J = 1,3,5,...)
antisymmetrische Ortswellenfunktionen. Um die Antisymmetrie der Gesamtwellenfunktion zu
erhalten mufl dementsprechend die Spinwellenfunktion der Zustéinde mit geradem J antisym-
metrisch und die der Zustdnde mit ungeradem J symmetrisch sein. Eine antisymmetrische
Spinwellenfunktionen, die anschaulich einer Antiparallelstellung der beteiligten Kernspins ent-
spricht, koppelt zum Gesamtspin 0 mit dem statistischen Gewicht 25 + 1 = 1, wohingegen
symmetrische Spinwellenfunktionen mit parallelen Spins zum Gesamtspin 1 mit statistischem
Gewicht 25 + 1 = 3 koppeln. Strahlende Uberginge zwischen Zustinden mit symmetrischer
und antisymmetrischer Spinwellenfunktion sind streng verboten, wodurch das Spektrum des
molekularen Wasserstoffs wie eine Uberlagerung der Spektren zweier vollig getrennter Spezies
erscheint. Aus diesem Grund hat sich auch die Bezeichnung , Para-Ho“ fiir die Zustinde mit
antisymmetrischer Spinwellenfunktion und ,,Ortho-Ho* fiir die Zustdnde mit symmetrischer
Spinwellenfunktion eingebiirgert.

8.1.3 Anregungsdiagramme

Aus der intrinsischen Linienintensitat Iy kann mit dem in Abschnitt 6 unter der Annahme
optisch diinner Emission auf relativ einfache Weise die Sdulendichte des angeregten Zustandes
berechnet werden. Unter Vernachlissigung des Absorptionstermes in Gleichung 6.7 gilt fiir die
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im strahlenden Ubergang zwischen den beiden Niveaus u und ¢ beobachtete Intensitiit:

L
Iy = / / ey ds dv, (8.5)
Linie J0

wobei L die Gesamtausdehnung des Emissionsgebietes entlang der Sichtlinie bezeichnet. An-
wendung des Ausdrucks fiir den Emissionskoeffizienten ¢, aus Gleichung 6.15 ergibt:

o hvye Ae

L
Iy 7/ oL (v) dy/ 1y ds (8.6)
4 Linie 0

Weil ¢ (v) definitionsgemif eine normierte Funktion darstellt, die bei der angegebenen Inte-
gration eins ergibt und das zweite Integral gleich der Sdulendichte des angeregten (,oberen*)
Zustandes N, ist, gilt demnach:

47

Ny=—T
" hvye Ave

Iy (8.7)
Um die Sdulendichte mit der tatsdchlich beobachteten Intensitit I, in Beziehung zu setzten
mufl der Einflul der interstellaren Extinktion beriicksichtigt werden. Verwendung von Glei-
chung 7.3 fithrt direkt zum gewiinschten Ergebnis:

47TIObS 0.4 A
Ny=———10""*" 8.8
" hvye Aue ( )

Fiir den Fall, dafl sich das Gas im Emissionsgebiet im thermischen Gleichgewicht befindet,
werden die einzelnen Zustinde entsprechend der Boltzmannstatistik (Gleichung 6.30) besetzt.
In Form einer Siulendichte ausgedriickt gilt dementsprechend fiir die Besetzung des oberen
Zustandes u:

N —hv
N, = 7 gut hvue /KT (8.9)

Der Faktor N stellt dabei die Gesamtzahl der Zustdnde N = }_; N; und Z die Zustandssumme
Z =39 e Eil/kT dar. Das statistische Gewicht g, setzt sich aus dem statistischen Gewicht

fir die Rotationszustinde ¢g; und dem statistischen Gewicht des jeweiligen Gesamtspins gg
zusamimen:

gu = 9gs +9gs (8.10)

Das statistische Gewicht des Gesamtspins ist dabei eins fiir Para Hs und drei fiir Ortho Hs. Fiir
das statistische Gewicht der Rotationszustinde gilt entsprechend der Theorie des Drehimpulses:
qgj = 2J+1.

Fiir eine graphische Analyse kénnen nun die logarithmischen Werte des Quotienten aus
der Sdulendichte N, und dem statistischen Gewicht g, gegen die zugeho6rige Anregungsener-
gie E, aufgetragen werden. Fiir den Fall thermisch besetzter Niveaus ergibt sich daraus wie
aus Gleichung 8.9 ersichtlich eine Gerade mit der Steigung —1/T', wobei T der kinetischen
Gastemperatur entspricht. Diese als Anregungs- oder Rotationsdiagramm bezeichnete Darstel-
lung stellt ein leistungsfihiges Instrument zur Untersuchung des thermodynamischen Zustandes
sowie der Temperaturstruktur des beobachteten Emissionsgebietes dar. Eine detaillierte Unter-
suchung dieses Diagramms kann auflerdem Riickschliisse auf den Anregungsmechanismus der
Linienstrahlung zulassen.
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8.1.4 Ergebnisse und Interpretation

Die aus den Beobachtungen des molekularen Ringes gewonnenen Hs-Liniendaten (Tabellen 5.6
und 5.9) wurden mit dem in Abschnitt 7.3 hergeleiteten Extinktionsgesetz beziiglich der Aus-
wirkungen der interstellaren Extinktion korrigiert und in Form von Anregungsdiagrammen
dargestellt. Abbildung 8.2 zeigt das resultierende Anregungsdiagramm fiir die Ringposition
Nordost und Abbildung 8.3 analog dazu das Anregungsdiagramm fiir die die Ringposition
Stidwest.
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Abbildung 8.2: Das Anrequngsdiagramm fir die in der Position Nordost des molekularen Ringes
emittierte Ho-Linienstrahlung. Die rautenfoérmigen Symbole bezeichnen Uberginge mit der Vi-
brationsquantenzahl v=0 als oberen Zustand, die Quadrate Uberginge mit v=1. Das eingelegte
Bild zeigt das aus den nicht extinktionskorrigierten Linienintensititen berechnete Anregungs-
diagramm.

Wie aus dem Vergleich zwischen den Kurven vor und nach der Extinktionskorrektur zu
entnehmen ist, konnte in beiden Fillen durch Anwenden der Extinktionskorrektur ein wesent-
lich glatterer Verlauf der Mefipunkte in den Anregungsdiagrammen erreicht werden. Besonders
auffillig ist der Erfolg der Korrektur fiir die ausgesprochen stark von der Silikatabsorption bei
~ 10 pm beeinflufite 0-0 S(3) Linie (E,/K = 2503 K). Die Tatsache, daf praktische alle beob-
achteten Linien in ein gemeinsames, glattes Modell eingebracht werden konnten, bestétigt auf
unabhingige Weise die Richtigkeit des aus den Wasserstoff-Rekombinationslinien abgeleiteten
Extinktionsgesetzes.
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Abbildung 8.3: Das Anrequngsdiagramm fiir die in der Position Stidwest des molekularen Ringes
emittierte Ho-Linienstrahlung. Wie in Abbildung 8.2 bezeichnen die rautenférmigen Symbole
Uberginge mit der Vibrationsquantenzahl v=0 als oberen Zustand, die Quadrate Uberginge mit
v=1. Das eingelegte Bild zeigt wieder die nicht extinktionskorrigierten Daten.

Anregungstemperaturen

Der Verlauf der in den Abbildunggen 8.2 und 8.3 dargestellten Mefipunkte kann mit guter
Genauigkeit durch ein Modell mit zwei unterschiedlichen Anregungstemperaturen angenihert
werden. Die in den Abbildungen dargestellte beste Naherung wird dabei jeweils fiir eine dichte
Komponente mit einer Anregungstemperatur von etwa 800 K und eine heifle aber relativ diinne
Komponente mit einer Anregungstemperatur von etwa 2500 K erreicht. Die Ndherung kann also
in folgender Form geschrieben werden:

LN, (Bu/k) = Aye DT 4 poem Bl (8.11)
g7 gs

Die Parameter dieser Ndherungsfunktion kénnen fiir die beiden beobachteten Positionen aus
Tabelle 8.1 entnommen werden.

Die Ahnlichkeit der Temperaturstruktur in beiden beobachteten Ringpositionen zeigt, daf
sowohl die Anregungsmechanismen, als auch der Mechanismus der zur Erwirmung des mole-
kularen Wasserstoffs fiihrt, in beiden Bereichen sehr &hnlich sein miissen. Die Beobachtung der
beiden deutlich unterschiedlichen Temperaturen kann dahingehend interpretiert werden, dafl
das molekulare Gas zum iiberwiegenden Teil in Form dichter Klumpen vorliegt, die in eine
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Position: Nordost | Position: Siidwest

Warme Komponente Ay | 1.65 x 1029 ecm=2 | 8.50 x 10 cm 2
P T, 830 K 820 K

) Ay | 6.50 x 1017 em=2 | 2.30 x 107 cm 2
Heifle Komponente T, 9550 K 2650 K

Tabelle 8.1: Die Parameter fir die Ndherungsfunktion aus Gleichung 8.11.

Matrix aus heiflem Gas eingebettet sind. Die beinahe identische Temperaturstruktur beider
Quellen ist ein starker Hinweis dafiir, da} das gesamte Material des molekularen Ringes einem
gemeinsamen Anregungsmechanismus unterliegt. Diese Annahme 148t eine gemeinsame Anre-
gung aus einer zentralen Quelle wahrscheinlicher erscheinen, als die Anregung aus mehreren,
im molekularen Ring verteilten Quellen.

H> Siulendichten

Unter Verwendung des im vorhergehenden Unterabschnittes dargestellten Modells fiir die Tem-
peraturstruktur des molekularen Wasserstoffs kann die Sdulendichte jedes beliebigen angeregten
Zustandes berechnet werden. Aus einer Addition der Siulendichten aller moglichen Zusténde,
also auch der generell nicht sichtbaren J = 0 und J = 1 Niveaus, folgt somit eine Abschiatzung
fiir die Gesamtsaulendichte des warmen Wasserstoffs. Dieser warmen und deshalb auch sicht-
baren Komponente ist im allgemeinen ein kalte Komponente iiberlagert. Da sich der moleku-
lare Wasserstoff dieser kalten Komponente zum iiberwiegenden Teil im Zustand J = 0 und
J = 1 befindet, ist diese jedoch keiner direkten Beobachtung zugéinglich. Natiirlich kann die
Addition der Hy Sédulendichte auch einzeln fiir jeder Temperaturkomponente erfolgen, wodurch
abgeschitzt werden kann, wie grofl der Anteil des Gases bei der jeweiligen Temperatur an der
Gesamtsaulendichte ist. Die mit Hilfe des 2-Temperaturmodells berechneten Saulendichten sind
in Tabelle 8.2 aufgelistet. Die Gesamtsiulendichten beinhaltet dabei jeweils auch die Niveaus
J = 0 und J = 1. Offensichtlich liegt der iiberwiegende Teil des molekularen Wasserstoffes in

Position Nordost Position Siidwest
Nyes 3.418 x 10%! ecm™2 | 1.734 x 10*' cm™2
Nuwarm 3.372 x 10%! cm™2 | 1.716 x 10%! cm™2
Anteil an N g, 98.7% 99.0%
Nieig 4.583 x 10 ecm™2 | 1.706 x 10" cm™2
Anteil an N, 1.3% 1.0%

Tabelle 8.2: Die Hy Saulendichten im 2- Temperaturmodell.

der warmen Komponente bei etwa 800 K vor. Dagegen entfillt nur etwa 1% der Sdulendichte
auf die heifle (T~ 2500 K) Komponente. Die Hy Sdulendichte in der Ringposition Siidwest ist
etwa um einen Faktor zwei geringer als in der Position Nordost.

Anregungsmechanismen

Von den moglichen Mechanismen, die unter interstellaren Bedingungen die Vibrations- und
Rotationsniveaus des Hyo-Molekiil besetzen konnen, sind die Anregung durch UV-Photonen in
sogenannten Photodissoziationsregionen (PDR, oft auch als Photonen-dominierte Region be-
zeichnet) und die Anregung durch interstellare Schocks die bei weitem wichtigsten. Die spezifi-
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schen Eigenschaften dieser beiden Anregungsmechanismen sollen im folgenden iiberblicksméfig
zusammengefafit werden, wobei jeweils speziell auf die Anregung der Ho-Emissionslinien einge-
gangen wird.

- Photodissoziationsregion (Black & van Dishoeck, 1987; Sternberg & Dalgarno, 1989;
Draine Bertoldi, 1996): Als Photodissoziationsregion bezeichnet man einen Raumbereich,
in dem sowohl der Warmehaushalt wie auch die Chemie des interstellaren Gases durch
Fern-UV-Photonen (FUV-Photonen) im Energiebereich zwischen 6 eV < hy < 13.6 eV do-
miniert werden. Solche Bereiche bilden sich im besonderen im Ubergangsgebiet zwischen
HII-Regionen und den angrenzenden Molekiilwolken. Dementsprechend kénnen PDRs
vor allem in der Umgebung massiver und heifler Sterne beobachtet werden. Weil in der
HII-Region Photonen mit einer Energie grofler als 13.6 eV aus dem Strahlungsfeld her-
ausgefiltert werden, dringen ausschlieflich die erwdhnten FUV-Photonen in die mit der
,Jonisationsfront* — einem scharfen Ubergang zwischen HII- und HI-Region — beginnen-
de PDR ein. Die typische Ausdehnung einer PDR wird durch die Eindringtiefe der UV-
Photonen in das interstellare Gas und damit durch die optische Dicke des absorbierenden
Staubes bestimmt. Erreicht die visuelle Extinktion (Ay) einen Wert von etwa 1-2 mag,
so findet ein ebenso scharfer Ubergang zwischen der HI-Region und demjenigen Bereich
der Wolke statt, in dem Wasserstoff vorwiegend in molekularer Form vorliegt (,,Disso-
ziationsfront“). Die in die PDR eindringenden FUV-Photonen ionisieren aulerdem auch
diverse andere Elemente (z.B. Kohlenstoff, Schwefel, Eisen und Silizium), deren Ionisa-
tionspotential unter 13.6 eV liegt. Ob ein Element in einer bestimmten Tiefe innerhalb
der PDR als Ion, neutrales Atom oder als Molekiil vorliegt, hingt wie schon im Fall des
Wasserstoffs von der optische Dicke des absorbierenden Staubes bei der zur Ionisation
benotigten Wellenléinge ab. So findet der Ubergang von C* zu C und weiter zu CO bei
Ay ~ 2 — 4 und der Ubergang von Sit zu Si etwas tiefer in der Wolke bei Ay ~ 3 —5
statt. Tief im Inneren der Molekiillwolke bei Ay ~ 5 — 10, bildet schliefllich atomarer
Sauerstoff, der noch nicht in Form von CO gebunden ist, Os und H5O.

Da strahlende Uberginge zwischen den einzelnen Rotations- und Vibrationsniveaus des
molekularen Wasserstoffs aufgrund des fehlenden elektrischen Dipolmomentes nur durch
Quadrupolstrahlung erfolgt, kénnen diese Niveaus im allgemeinen nicht durch direkte
Strahlungsanregung bevolkert werden. Die Besetzung dieser Niveaus erfolgt in einer PDR
hauptséichlich durch Absorption von FUV-Photonen und dadurch bedingter elektroni-
scher Anregung des Ho-Molekiils, das unter Emission eines UV-Photons der Lyman- oder
Werner-Serie rasch wieder in den elektronischen Grundzustand iibergeht. Dieser Uber-
gang erfolgt mit hoher Wahrscheinlichkeit in ein angeregtes Vibrationsniveau des Mo-
lekiils, wobei die darauffolgenden Quadrupoliiberginge in den Grundzustand zur floures-
zenten Emission der Rotations- und Rotations-Vibrationslinien im nahen und mittleren
Infrarot fithren. Daneben kann auflerdem in PDRs mit hohen Gasdichten die direkte
StoBanregung einen nennenswerten Beitrag zur Bevolkerung der Rotations- und Vibra-
tionsniveaus liefern und die Anregung durch UV-Photonen sogar iibertreffen. In jedem
Fall erfolgt die Emission der Hs-Linien im nahen und mittleren Infrarot vor allem aus
dem Ubergangsbereich zwischen iiberwiegend atomaren zu molekularem Wasserstoff.

- Schocks (Hollenbach, Chernoff & McKee, 1989; Draine, 1991): Interstellare Schocks ent-
stehen, wenn sich Massestrome mit einer Geschwindigkeit grofler als die lokale Schallge-
schwindigkeit durch das ISM bewegen. Die wichtigste Quellen solcher iiberschallschnellen
Strome sind vor allem Gasjets, wie sie in den frithen Phasen der Sternentstehung auftre-
ten, stellare Winde und Supernovae. Durchquert eine Stofifront das ISM, wird ein Grofiteil
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der kinetischen Energie in thermische Energie umgewandelt, die in direkter Folge zur Er-
hitzung des interstellaren Gases fiihrt.

Léuft eine schnelle Druckstérung (vs > 50 km/s) durch eine kiihle, ruhige Gaswolke (die
typische Schallgeschwindigkeit in solchen Wolken betrigt etwa 1 km/s), in der nur ein
geringes oder gar kein Magnetfeld vorhanden ist, so fithrt die Ausbildung einer Stof}front
zu einer sprunghaften Anderung der Temperatur, Dichte und Gasgeschwindigkeit. Dieser
Schocktyp wird dementsprechend auch als ,jump“-Schock (J-Schock) bezeichnet. Unmit-
telbar hinter einer solchen Stoflfront ist die Gastemperatur abhéingig von der Schockge-
schwindigkeit so hoch, dafl Molekiile dissoziiert und das atomare Gas ionisiert werden.
Der Grofiteil der bei einem J-Schock emittierten Strahlungsenergie stammt aus der Re-
gion hinter der eigentlichen Stofifront, der Beitrag der Stofifront selbst ist dagegen ver-
nachléssigbar gering. Ist das Gas nach dem Durchlauf der Druckstérung auf einige 100 K
abgekiihlt, setzt die Bildung von Molekiilen ein, wobei die mafigeblichen chemischen Pro-
zesse aufgrund der immer noch hohen Gastemperatur vergleichsweise rasch und effizient
ablaufen konnen. In diesem Bereich werden auch die Rotations- und Vibrationsniveaus
des molekularen Wasserstoffs durch inelastische Stéfle bevolkert.

Ein etwas komplexerer Schocktyp tritt auf, wenn eine Druckstérung mit vergleichsweise
geringer Geschwindigkeit (vs < 40 km/s) bei Vorherrschen eines moderaten oder hohen
Magnetfeldes eine Gaswolke mit nur geringem Ionisierungsgrad (z. < 107%) durchliuft.
Die fiir diese Bedingungen relevante Alvéngeschwindigkeit nimmt fiir den ionisierten und
den neutralen Anteil des Mediums jeweils unterschiedliche Werte an und kann unter inter-
stellaren Bedingungen im ionisierten Medium viel groier sein als im neutralen. Abhéngig
von der Stéirke des Magnetfeldes und der Schockgeschwindigkeit kénnen sich in einem
solchen Fall geddmpfte Wellen im ionisierten Medium ausbilden. In diesem Fall erfolgt
die Anderung der ZustandsgroBen (Temperatur, Dichte und Geschwindigkeit) des io-
nisierten Mediums kontinuierlich. Bei hinreichend groflen Magnetfeldern fithrt der Im-
pulsiibertrag vom ionisierten auf das neutrale Gas vor dem eigentlichen Eintreffen der
Druckstoérung schlieflich dazu, daf sich die Zustandsgréfien auch im neutralen Medium
kontinuierlich verandern. Dieser wichtige Schocktyp wird entsprechend als ,,continuous*-
Schock (C-Schock) bezeichnet. In einem C-Schock wird das Gas typischerweise nur auf
wenige 103 K erwirmt, wodurch die Gasmolekiile im Gegensatz zu einem J-Schock im
allgemeinen nicht dissoziiert werden.

Die grundlegend verschiedenen Anregungsmechanismen, durch die im Fall einer PDR. oder
eines interstellaren Schocks die Rotations- und Vibrationsniveaus des molekularen Wasserstoffs
besetzt werden, fithren direkt zu einer jeweils charakteristischen Verteilung der Zusténde in den
Anregungsdiagrammen. Abbildung 8.4 zeigt typische Anregungsdiagramme aus einem PDR-
Modell (Sternberg & Dalgarno, 1989) sowie aus einem Modell fiir einen nicht-dissoziativen
Schock (Burton, Hollenbach & Tielens, 1990). Weil die Bevilkerung der Niveaus bei nicht-
dissoziativen Schocks zum iiberwiegenden Teil durch Stofle erfolgt, die das Gas gleichzeitig
thermalisieren, sind die Zustédnde im zugehorigen Anregungsdiagramm entlang einer kontinu-
ierlichen Linie angeordnet, wie es fiir ein Gas im (lokalen) thermischen Gleichgewicht typisch
ist. Im Gegensatz dazu erfolgt die Besetzung der Zusténde bei einer PDR durch UV-Absorption
und anschliefende Floureszenzemission. Der nichtthermische Charakter dieser Prozesse spiegelt
sich in einer sigezahnartigen Verteilung der Zustinde im Anregungsdiagramm wieder, wobei
eine starke Abhéngigkeit der Besetzung von der Vibrationsquantenzahlen zu beobachten ist.
Bemerkenswert ist dabei, da8 bei der im Modell angenommenen Gasdichte (n=10° cm™2) die
Zustande mit den niedrigsten Vibrationsquantenzahlen (v = 0,1) aufgrund deren geringer kri-
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Abbildung 8.4: Typische Anrequngsdiagramme fiir den Fall der Anrequng in einer Photodisso-
ziationsregion (oben) sowie durch einen interstellaren Schock (unten). Aus: Burton (1992)

tischen Dichten bereits durch Stéfle thermalisiert werden und dementsprechend entlang einer
kontinuierlichen Linie angeordnet erscheinen.

Die in den Abbildungen 8.2 und 8.3 dargestellten Anregungsdiagramme fiir den in den
Ringpositionen ,Nordost“ beziehungsweise ,,Siidwest* (vergleiche Abschnitt 5.1) beobachteten
molekularen Wasserstoff zeigen keinerlei wie auch immer geartete Hinweise auf eine floureszen-
te Anregung des Gases: Alle beobachteten Zusténde sind entlang einer kontinuierlichen Linie
verteilt, wobei keine Abhéngigkeit von den Vibrationsquantenzahl erkennbar ist. Allerdings
konnten ausschlieflich Uberginge von Niveaus mit Vibrationsquantenzahlen » = 0 und v = 1
nachgewiesen werden, die auch bei moderaten Gasdichten bereits thermalisiert sein konnen.
Aus diesem Umstand muf} geschlossen werden, dafl diese Analyse der fiir die beiden Positionen
im molekularen Ring gewonnenen Daten keine eindeutige Aussage iiber den Anregungsmecha-
nismus der molekularen Wasserstoffs zulafit.

Vergleich mit Sgr A West

Auch die in der Position ,,Sgr A*“ identifizierten und Tabelle 5.3 aufgefithrten Wasserstoff-
Rekombinationslinien wurden nach Durchfithrung einer Extinktionskorrektur in einem Anre-
gungsdiagramm dargestellt (Abbildung 8.5). Die berechneten Sdulendichten koénnen wieder
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durch ein Zweitemperatur-Modell angendhert werden, wobei die Parameter des Modells aus
Tabelle 8.3 zu entnehmen sind.
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Abbildung 8.5: Das Anrequngsdiagramm fir die in der Position Sgr A* emittierte Ho-
Linienstrahlung. Die rautenférmigen Symbole bezeichnen die Uberginge von v=0, die Quadrate
Uberginge von v=1. Das eingelegte Bild zeigt wieder die nicht extinktionskorrigierten Daten.

Position: Sgr A*

Ar | 4.4 x 10 cm—2
Warme Komponente T, 310 K
. Ay | 7.5 x 1016 cm—2
Heifle Komponente T, 3050 K

Tabelle 8.3: Die Parameter der Ndaherungsfunktion dquivalent zu Gleichung 8.11 fiir die Posi-
tion Sgr A*.

Die fiir das Hs-Gas in Sgr A West berechneten Anregungstemperaturen sind den Werten,
die fiir die Ringpositionen berechnet wurden, sehr dhnlich. Wieder kann durch Aufsummieren
iiber alle Uberginge eine Gesamtsiulendichte des warmen molekularen Wasserstoffs berechnet
werden. Die Ergebnisse dieser Berechnungen sind in Tabelle 8.4 zusammengefafit. Die Beitrige
der beiden Temperaturkomponenten zur Gesamtsiulendichte sind wieder getrennt aufgefiihrt.

Weil das Gas im Bereich von Sgr A West hauptséchlich in ionisierter Form vorliegt, ist
die beobachtete Ho-Sdulendichte wie erwartet deutlich geringer als in den Ringpositionen. Die
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Position: Sgr A*
Nyes 8.846 x 1020 cm—2
Nuwarm 8.778 x 1020 cm 2
Anteil an Ny, 99.2%
Nieis 6.742 x 10'® cm—2
Anteil an N, 0.8%

Tabelle 8.4: Die Hy Saulendichten im 2-Temperaturmodell fiir Sqgr A West.

Gesamtsiulendichte des molekularen Wasserstoffs ist dabei in der Ringposition Nordost beinahe
viermal und in der Ringposition Siidwest immer noch zweimal gréfier als im Fall von Sgr A West.

8.2 Berechnung der Elektronendichte

Viele der im interstellaren Medium hiufigen Elemente und deren Ionen besitzen metastabile
Niveaus, von denen aus elektrische Dipoliibergénge in den Grundzustand quantenmechanisch
verboten sind. Diese Zustdnde werden in relevantem Ausmafl vor allem durch Stoflanregung
bevélkert. Strahlend Uberginge in den Grundzustand kénnen dann nur durch Emission von
quantenmechanisch erlaubter magnetischer Dipolstrahlung erfolgen. Die Ubergangswahrschein-
lichkeiten magnetischer Dipoliibergéinge sind jedoch typischerweise etwa vier Gréflenordnungen
kleiner als die elektrischer Dipoliiberginge und die angeregten Zustinde damit entsprechend
langlebig. Strahlende Uberginge aus metastabilen Niveaus kénnen somit nur unter Bedingun-
gen beobachtet werden, wie sie in ausgedehnten interstellaren Gaswolken herrschen. Fiir diese
Emissionslinien hat sich auch die Bezeichnung ,, verbotene“ Linien eingebiirgert.

Die Besetzung des angeregten Zustandes und damit auch die beobachtbare Linieninten-
sitdt hingt fiir verbotene Linien vor allem von der Stofirate mit Elektronen ab. Im optisch
diinnen Fall kann aus theoretischen Modellen die in Form von verbotenen Linien emittierte
Intensitéit als Funktion der fiir die Emission relevanten Parameter (Stofiquerschnitt, Elektro-
nendichte und Einstein-Koeffizient) berechnet werden. Dabei zeigt sich, daf das Verhéltnis
der Intensitéiten fiir ein Linienpaar eines Elementes mit einem gemeinsamen unteren Zustand
hauptséchlich nur von der lokalen Elektronendichte, aber kaum von der Elektronentemperatur
abhingt. Eine Messung der Intensitéitsverhéltnisse zweier geeigneter Linien und der Vergleich
mit theoretischen Vorhersagen stellt damit ein leistungsfihiges Werkzeug zur Bestimmung der
lokalen Elektronendichte in einem Emissionsgebiet dar.

Fiir die mit ISO-SWS beobachteten Raumbereiche im molekularen Ring eignen sich vor
allem die Linienpaare von [SIII] bei 18.7 und 33.5 pm und [NIII] bei 15.6 und 36.0 pm zur
Abschitzung der Elektronendichte, weil diese mit gutem Signal-zu-Rauschverhéltnis detektiert
werden konnten und auflerdem theoretische Vorhersagen iiber die Intensitidtsverhéltnisse als
Funktion der Elektronentemperatur vorliegen (Rubin, 1989). In Abbildung 8.6 sind diese theo-
retischen Vorhersagen fiir die beiden Linienpaare dargestellt. Die Angabe erfolgt dabei in Form
der Emissivititsverhéltnisse (die bei Emission aus dem identischen Raumgebiet gleich dem
Verhiltnis der Intensititen ist) als Funktion der Elektronendichte. Beide Linienverhéltnisse
sind fiir Anderungen der Elektronendichte im Bereich von 10% bis etwa 5 x 10° cm™> emp-
findlich; der Wert fiir die Elektronentemperatur ist dabei wie erwdhnt von untergeordneter
Bedeutung.

Weil die Linienpaare jeweils bei Wellenlédngen liegen, die deutlich unterschiedlicher Extink-
tion unterliegen, ist eine Extinktionskorrektur fiir eine korrekte Bestimmung der intrinsischen
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Abbildung 8.6: Die Verhdltnisse der Linienintensititen fir die Linienpaare [SIII] 18.7/43.5 um
(linkes Bild) und [Nelll] 36.0/15.6 um (rechtes Bild) als Funktion der lokalen Elektronendichte.

Verschiedene Werte fiir die Elektronentemperatur sind als Parameter angegeben. Aus: Rubin
(1989).

Intensitiatsverhéltnisse von entscheidender Bedeutung. Aus den Tabellen 8.5 und 8.6 sind fiir die
erwahnten [SIII] und [NelII] Linienpaare die beobachteten Intensitéten I,bs (siehe auch Tabel-
len 5.7 und 5.10), die extinktionskorrigierten Intensitaten Iy, die Verhiltnisse der jeweiligen
Intensititen nach der Extinktionskorrektur und die daraus berechnete Elektronendichte zu
entnehmen. Fiir die Ringposition Nordost steht dabei nur das Verhéltnis der [SIII]-Linien zur
Verfiigung, weil die [Nelll]-Linie bei 36 pm nicht detektiert werden konnte. Weil fiir die Berei-
che des molekularen Rings mehrere Beobachtungen zur Verfiigung stehen (siehe Abschnitt 5.1),
liegt fiir einige Emissionslinien mehr als ein Intensititswert vor. In diesen Fillen wurde fiir die
Intensitédt der mit dem Signal-zu-Rauschverhéltnis gewichtete Mittelwert angegeben.

Position: Nordost
Linie A IobS Ikorr

[um] | [erg s~tem™2sr71] | [erg sTlem™2sr7]

18.713 9.791 x 10~* 1.542 x 1072 I(18.7) _ _3
[ST] 33.481 4.309 x 1073 1.10 x 1072 I(33.5) — 14| Ne = 1260 cm

Tabelle 8.5: Die unter Zuhilfenahme von Abbildung 8.6 aus den extinktionskorrigierten Inten-
sitaten der [SIII]-Linien bei 18.7 um und 33.4 pum berechnete Elektronendichte fiir die Ringpo-
sition Nordost.

Auch aus dieser Abschétzung zeigt sich, wie dhnlich die beiden Emissionsgebiete sind. Die
hoéhere Elektronendichte der Position Nordost ist mit der ebenfalls héheren Hy S&ulendichte
konsistent. Die Elektronendichte ist wie auch die Hy Sdulendichte in der Ringposition Nordost
etwa doppelt so grofl wie in der Position Stidwest.

Die im siidwestlichen Teil des molekularen Rings vorherrschende Elektronendichte liegt lei-
der in einem Bereich, in dem das Intensititsverhiltnis der [Nelll] ist praktisch unabhingig
von der Elektronendichte ist. Aus diesem Grund konnte auch in dieser Position das [Nelll]-
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Position: Siidwest

Linie A I,bs Tkorr
[um] | [erg s~tem™2srY | [erg s~ tem™2sr~!]
18.713 2.268 x 1073 1.891 x 1072 I(18.7) _ 3
ST | 33481 | 9.395 x 10-3 1932 x 10-2 | 1(335) ~ 098 | Ne =570 cm
15.555 |  6.752 x 10~ 3.469 x 1073 1(36.0)
INeTI] | a6 014 | 1578 x 10~ 2.952 x 10~ | I(15.5) — 008 B

Tabelle 8.6: Die aus den Linienverhdiltnissen der extinktionskorrigierten Intensititen der [SIII]-
Linien bei 18.7 um und 33.4 um berechnete Elektronendichte fiir die Ringposition Sidwest. Das
Intensititsverhdltnis der [Nelll]-Linien eignet sich nicht um eine Elektronendichte abzuleiten
(siehe Erklarung im Text).

Verhéltnis nicht zur Ableitung der Elektronendichte herangezogen werden. Das berechnete
Linienverhiltnis von 0.085 ist zumindest aber mit einer Elektronendichte von 570 cm ™2 konsi-

stent.
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