Entwicklung und Bau des
Ferninfrarot-Spektrometers FIFI LS

und

[SO-Beobachtungen des galaktischen Zentrums

Dissertation

der Fakultat fiir Physik
der Ludwig-Maximilians-Universitdt Miinchen

vorgelegt von

Walfried Raab
aus Steyr

Miinchen, den 17.Mai.2002



1. Gutachter: Prof. Dr. Reinhard Genzel
2. Gutachter: Prof. Dr. Ralf Bender



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.
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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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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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