Dissertation der Fakultdt fiir Physik
der Ludwig-Maximilians-Universitdt Miinchen

Adaptive Optik mit Laser-Leitstern:
Erste extragalaktische Beobachtungen

vorgelegt von
Wolfgang Hackenberg

aus Ansbach

angefertigt am
Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik
Garching
16. Dezember 1999



1. Gutachter: Prof. Dr. R. Genzel
2. Gutachter: Prof. Dr. R. Bender
Tag der miindlichen Priifung: 13. Februar 2001



Zusammenfassung

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde die Laser-Leitstern-Anlage fiir das adaptive Optik-
System ALFA am 3.5-m-Teleskop des Deutsch-Spanisch astronomischen Zentrums auf Calar
Alto geplant und gebaut. ALFA stellt damit das erste fiir den Routine-Beobachtungsbetrieb
konzipierte adaptive Optik-System dar, bei dem ein kiinstlicher Leitstern zum Einsatz kommt.
Die Aufgabe von ALFA ist es, beugungsbegrenzte Aufnahmen im Nahinfraroten von einem
beliebigem Ort am Himmel zu erméglichen. Dies wird im wesentlichen durch den Einsatz ei-
nes Laser-Leitsterns erreicht, der dem adaptive Optik-System eine ausreichend helle Referenz-
quelle tiberall am Himmel zur Verfiigung stellt. Das Prinzip des eingesetzten kiinstlichen Leit-
sterns ist relativ einfach: ein abgestimmter Hochleistungs-Laserstrahl wird in die mesosphérische
Natrium-Schicht in etwa 90 km Hoéhe fokussiert und regt die dortigen Natrium-Atome zur Re-
sonanzfluoreszenz an. Das derart aus einem relativ eng begrenzten Volumen riickgestreute Licht
wird vom Teleskop als nahezu punktférmige Quelle gesehen, mit der die durch die Atmosphére
erzeugten Bildstorungen héherer Ordnung gemessen werden kénnen, damit die adaptive Optik
diese in Echzeit korrigieren kann.

Im Gegensatz zu konventioneller adaptiver Optik mit natiirlichen Leitsternen ist es mit Hilfe des
Laser-Leitsterns in ALFA méglich, rAumlich und spektral hochaufgeldste Untersuchungen aus-
gesuchter extragalaktischer Objekte iiberall am Himmel vorzunehmen. Dies wird exemplarisch
anhand von Beobachtungen mit hoher Winkelauflésung von Galaxien in Haufen unterschiedli-
cher Rotverschiebung demonstriert. Die dahinterstehende astrophysikalische Fragestellung ist
diejenige nach dem Einflufl von dynamischen Wechselwirkungen zwischen den Haufenmitglie-
dern auf die Entwicklung der Galaxien in Abhingigkeit von der kosmischen Epoche.

Die mit ALFA in Kombination mit der Nahinfrarot-Kamera OMEGA durchgefiihrten und hier
beschriebenen Untersuchungen umfassen zum einen die Galaxienhaufen Abell 262 (z = 0.0157)
und Abell 1367 (z = 0.0227). Im Fall der Spirale UGC 1347 in Abell 262 handelt es sich um
die erste adaptive Optik-Messung einer Galaxie mittels Laser-Leitstern. Ergénzt werden die
ALFA/OMEGA-Messungen durch die Analyse der Beobachtungen der weiter entfernten Hau-
fen J1836.3CR (z = 0.414) und PKS0743-006 (z = 0.99), die sich jeweils durch die Existenz
eines hellen natiirlichen Leitsterns im Feld auszeichnen. Die Messungen an diesen beiden Haufen
wurden mit dem adaptive Optik-System ADONIS/SHARP 11+ des European Southern Obser-
vatory durchgefiihrt. Die hohe rdumliche Auflssung in Verbindung mit infraroter Drei-Farben-
Photometrie erlaubt es, in den Galaxien zwischen der Scheiben- und der Kernkomponente zu
unterschieden, die Kompaktheit der zentralen Verdickung in der Scheibe zu bestimmen sowie
die Starke der Extinktion und der Emission heilen Staubes zum Kernbereich hin zu analysie-
ren. Zusammengefaflt weisen die Beobachtungen auf Sternbildungsaktivitit oder dynamische
Wechselwirkung zwischen den Haufenmitgliedern bei allen drei Rotverschiebungen hin.

Die gewonnenen Infrarot-Aufnahmen von zwei Galaxien in Abell 262, UGC 1344 und UGC 1347,
dienen zusammen mit veréffentlichten Daten aus anderen Wellenldngenbereichen dazu, im Rah-
men eines Modells zur stellaren Populationssynthese den Einflufl der Galaxienposition im Hau-
fen auf die Sternbildungsrate zu untersuchen. Fiir die an neutralem Wasserstoffgas reiche und
sich innerhalb des Abell-Radius befindliche Balkenspirale UGC 1347 148t sich zusatzlich zur
Sternentstehung im Kern eine verstidrkte Sternbildung in einem kompakten Gebiet an einem
Ende des Balkens nachweisen, die auf einem vor etwa 107 Jahren stattgefundenen Sternent-
stehungsausbruch beruht. Die Analyse von UGC 1344, die den zentralen Bereich des Haufens
wahrscheinlich bereits passiert hat, zeigt hingegen eine geringe Sternbildungsaktivitdt und einen
Mangel an Ausgangsmaterial fiir die Sternentstehung.

Dafl die Bedeutung dynamisch induzierter Sternentstehung insbesondere in den Zentren von na-
hen Galaxienhaufen bislang wahrscheinlich unterschitzt wurde, darauf weist auch die erstmals
durchgefiihrte Messung der Grofie der zentralen Scheibenverdickung als Funktion des Abstands
vom Haufenzentrum und des HI-Mangelkoeffizienten hin. Die rdumlich hochaufgelosten Da-
ten einer Auswahl von Spiralgalaxien in Abell 262 und Abell 1367 zeigen, dafl die zentralen



Verdickungen der Mitglieder innerhalb des Abell-Radius beider Haufen im K-Band systema-
tisch kompakter als die der Mitglieder auflerhalb des Abell-Radius sind. Diese Beobachtung
kann durch eine, aufgrund der innerhalb des Abell-Radius hoheren lokalen Galaxienzahldich-
te intensivierte Sternbildungsrate erkldrt werden, welche die scheinbare Gréfle der zentralen
Scheibenverdickung wegen des als tiberh6ht wahrgenommenen Infrarotflusses reduziert.

Fiir die héher rotverschobenen Haufen J1836.3CR und PKS0743-006 wird die Sternentstehung
in den Mitgliedern durch Vergleich der Nahinfrarot-Zwei-Farbendiagramme mit einem stella-
rem Populationssynthesemodell untersucht. Wahrend sich die hellsten Mitglieder in J1835.3CR
mit einer weitgehend entwickelten Population identifizieren lassen, zeigt das Feld um das qua-
sistellare Objekt PKS0743-006 Anzeichen einer jiingeren Sternentstehungsaktivitit. Das Inten-
sitatsprofil der hellsten Quelle in J1836.3CR weist diese als Vertreter des Typs cD aus, welcher
charakteristisch fiir das jeweils hellste Mitglied in reichen Haufen ist. Zusammen mit der rdum-
lichen Verteilung der Galaxien in unmittelbarer Nachbarschaft der zentralen Quelle weist dies
auf eine anhaltende Galaxien-Galaxien-Wechselwirkung im Haufenzentrum hin.

Diese Ergebnisse und ihre Auswirkungen fiir zukiinftige Untersuchungen von Haufengalaxien
mittels adaptiver Optik werden im Rahmen der derzeitigen Modelle zur Entwicklung von Ga-
laxien und Haufen diskutiert.
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AAT Anglo-Australian-Telescope

ADONIS AO-System der ESO

ALFA »Adaptive Optics with Laser for Astronomy“-Experiment des MPTA und MPE
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SNR Signal-zu-Rausch-Verhiltnis

S-S Spitze-zu-Spitze

STARS stellares Populationssynthese-Modell
WEFS Wellenfront-Sensor
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Kapitel 1

Leistungsanalyse eines adaptive
Optik-Systems mit
Laser-Leitstern

1.1 Einfiihrung

1.1.1 Das ALFA-Projekt und diese Arbeit

ALFA (Akronym fiir Adaptive Optics with Laser For Astronomy) ist ein Gemeinschaftsprojekt
zwischen dem Max-Plank-Institut fiir Astronomie (MPTA) und dem Max-Planck-Institut fiir
extraterrestrische Physik (MPE) mit dem Ziel, daf§ 3.5-m-Teleskop des Deutsch-Spanisch Astro-
nomischen-Zentrums auf Calar Alto mit einem adaptiven Optik-System einschliefilich Laser-
Leitstern nachzuriisten, um beugungsbegrenzte astronomische Beobachtungen im Nahinfraroten
iiber einen moglichst groflen Bereich des Himmels durchfiihren zu kénnen.

Als notwendige Voraussetzung zur Realisierung des Projektes galt es zu kliren, ob mit der heu-
te verfiigbaren Lasertechnologie tiberhaupt ein fiir dieses Teleskop geeignetes Laser-Leitstern-
System in dem zur Verfligung stehenden Zeit- und Kostenrahmen aufgebaut werden kann.
Dazu war von mir zu ermitteln, welche Anforderungen an das System zur Erzeugung des Laser-
Leitsterns und an das damit arbeitende adaptive Optik(AO)-System zu stellen sind, welcher
Lasertyp letztendlich zum Einsatz kommen soll, und iiber welche Leistungsfihigkeit das AO-
System damit verfiigen wird.

Im ersten Kapitel dieser Arbeit wird auf diese Fragestellungen eingegangen, bevor im zweiten
Kapitel die wesentlichen, von mir entwickelten Bestandteile des in ALFA realisierten Laser-
Leitstern(LLS)-Systems beschrieben werden und die vorhergesagten Eigenschaften des kiinst-
lichen Leitsterns mit Messungen verglichen werden. Im dritten Kapitel dieser Arbeit werden
schliefilich die bisher mit ALFA und mit dem AO-System ADONIS des European Southern
Observatory (ESO) gewonnenen astrophysikalischen Beobachtungen an Haufengalaxien behan-
delt. Die Arbeit schliefit mit einer Zusammenfassung der wesentlichen Ergebnisse und einem

Ausblick.

1.1.2 Adaptive Optik mit Laserleitsternen

In diesem Abschnitt werden sowohl die allgemeinen Grundlagen der AO in der Astronomie
qualititiv beschrieben, die Notwendigkeit von LLSen begriindet, die Einschrdnkungen in diesem
Zusammenhang qualitativ dargestellt, als auch das in ALFA realisierte AO-Untersystem kurz
vorgestellt.
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1.1.2.1 Der wissenschaftliche Nutzen von AO

Astronomische Beobachtungen vom Erdboden aus sind in ihrer rdumlichen Auflésung durch
die Turbulenz der Erdatmosphére begrenzt (s. nichster Abschnitt). Der Bau grofierer Telesko-
pe diente deshalb in der Vergangenheit weniger dazu, das Auflésungsvermégen zu verbessern,
als vielmehr dazu, mehr Photonen zu sammeln um lichtschwichere Objekte zu erreichen. Mit
Ausnahme der Beobachtung von ausgedehnten Quellen niedriger Flachenhelligkeit wiirden in
der Praxis alle astronomischen Beobachtungen von einer héheren als durch die Atmosphére
vorgegebenen Auflésung profitieren. Durch eine Steigerung des tatsdchlichen rdumlichen Aufls-
severmogens wiirde man nicht nur mehr iiber die rdumliche Struktur astronomischer Objekte
erfahren, sondern auch die Nachweisbarkeit schwacher Objekte (insbesondere in der Nihe heller
Quellen) erhdhen, dadurch daf8 der Beitrag des Nachthimmelsleuchten zum Signalhintergrund
reduziert wird.

Aus dem gleichen Grund wiirde eine héhere rdumliche Auflésung die Empfindlichkeit eines
angeschlossenen Spektrographen erh6hen. Mit einer steileren Energiewachstumsfunktion der
Punktverbreiterungsfunktion (PSF) des Teleskops wire es zudem moglich den Lichtdurchsatz
durch den Spektrographenspalt und damit die Effizienz des gesamten Instruments zu steigern.
Da die Spaltbreite eines Spektrographen durch das rdumliche Auflésungsvermégen des lichtsam-
melnden Teleskops vorgegeben ist, und das Produkt aus Spaltbreite und spektraler Auflésung
proportional zum Verhiltnis des Durchmessers des (zu dispergierenden) kollimierten Lichtbiin-
dels zum Durchmesser der Teleskopapertur ist, wiirde eine h6here rdumliche Auflésung es nicht
zuletzt erlauben, zukiinftige hochauflésende und abbildende Spektrographen wesentlich kom-
pakter zu entwerfen.

1.1.2.2 Ein einfaches Modell der turbulenten Atmosphére

Ein perfekt abbildendes Teleskop mit einem Aperturdurchmesser D besitzt nach dem Rayleigh-
Kriterium' bei der Wellenlnge X eine theoretische Winkelauflsung von

04 =1.22)/D. (1.1)

Das bisher in der Praxis erzielbare Auflosungsvermogen 6g ist hingegen durch die wellenldngen-
abhingige Kohérenzlinge ro der atmosphérischen Turbulenz, durch die abgebildet wird, be-
grenzt:

95 ~ /\/7‘0 .

Der Betrag von rg liegt in der Gréflenordnung von 10 cm im sichtbaren Spektralbereich und
nimmt mit rg ~ A%/® iiberproportional fiir gréere Wellenldngen zu (s. Kap.1.2.1.1). Im Nah-
infraroten betridgt rq ungefihr 100 cm. Erst ab A & 10 pm ist rg so grof}, dafl jedes Teleskop
der 4-m-Klasse an der Beugungsgrenze arbeitet und der Effekt der Turbulenzen nur darin
besteht, dafl das Bild in der Brennebene verhiltnisméflig langsam hin- und herwandert. Bei
kiirzeren Wellenldngen entspricht s dem Durchmesser des Sternscheibchens (dem sogenannten
Seeing-Scheibchen), wie man es bei langbelichteten Aufnahmen eines unaufgeldsten natiirlichen
Sterns durch die unkorrigierte Atmosphére erhilt. Im Sichtbaren ist 8s ~ 1”. Bei kurzeit-
belichteten Sternaufnahmen beobachtet man bei kurzen Wellenldngen am Ort des Sterns eine
Wolke von & (D/r¢)? zufillig am Himmel verteilten Einzelbildern (sogenannte Speckles), deren
Einhiillende am Ort des Sterns einen Durchmesser von 8g aufweist. Jedes Speckle besitzt dabei
die Gréfle des Beugungs- oder Airy-Scheibchens der Teleskopapertur.

Obiger Einflul der Turbulenz auf die astronomische Abbildung kann durch folgendes verein-
fachendes Modell beschrieben werden, mit dem man eine erste Abschitzung fiir die, den Entwurf
eines AO-Systems grundsétzlich bestimmenden Parameter gewinnen kann. In einer mittleren

1 Zwei benachbarte, gleichhelle Punktquellen sind sicher trennbar, wenn ihr gegenseitiger Abstand mindestens
die volle Halbwertsbreite der den Kern des Beugungsbildes beschreibenden Airy-Funktion betrigt.
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Hohe H liegen zufillig iiber der Teleskopapertur verteilt Bereiche mit jeweils konstantem Bre-
chungsindex — die sogenannten Turbulenzzellen — welche sich mit der mittleren Geschwindig-
keit ¥ transversal zur Beobachtungsrichtung bewegen. Der Durchmesser dieser Zellen ent-
spricht der Kohérenzlidnge rg, so daf} {iber deren Durchmesser die Stérung der einfallenden
ebenen Wellenfront als eine Verkippung derselben dargestellt werden kann. Die Kohédrenz-
zeit der Turbulenz, 79, ist dann fiir die Stérungen der héheren Ordnungen durch 7y & 7o/
gegeben. Am Himmel sind die durch Turbulenzen verursachten Storungen hoéherer Ordnung
nur {iber einen gewissen Winkel, dem sogenannten isoplantischen Winkel, 6, korreliert. Ver-
langt man, daf sich zwei benachbarte Wellenfronten zu 50 % iberlappen, gilt 8y ~ 0.5r/H.
Die dynamische Wellenfrontstérung niedrigster Ordnung, also die Bildbewegung, ist nach dem
Turbulenzzellen-Modell iiber einen gréfleren Bereich am Himmel, dem sogenannten isokine-
tischen Winkel (o) ~ 0.5D/H korreliert. Ebenso ist die enstprechende Kohirenzzeit mit
(10)r & D/o grofler. Die beiden zuletzt genannten Winkel geben nicht nur den maximalen Ab-
stand zwischen Leitstern und Objekt an, sondern auch das maximale korrigierbare Gesichtsfeld
eines AO-Systems in der jeweiligen Ordnung. Da der durch die atmosphérischen Brechungsin-
dexschwankungen verursachte optische Wegléngenunterschied in erster Ndherung wellenldngen-
unabhingig ist (weil der Brechungsindex nur schwach von der Frequenz abhingt) ist die relative
Anderung der optischen Phase (die mit 27/X multiplizierte optische Wegdifferenz) bei grofie-
ren Wellenldngen kleiner als bei kiirzeren. Deshalb ist es grundsitzlich einfacher bei grofleren
Wellenldngen obige Storungen zu kompensieren.

Die Fortschritte der letzten Jahre in der AO-Technologie verspricht, die erdgebundene Astro-
nomie mit Grof3teleskopen und Multiapertur-Interferometern sowohl im Infraroten als auch im
Optischen zu revolutionieren, indem die Variationen in der optischen Weglidnge, die auf die
urspriinglich ebene Lichtwelle beim Durchgang durch die atmosphérische Turbulenz wirken,
noch wihrend der Beobachtung entfernt werden. Dadurch kénnen endlich Winkelauflésungen
an einem Teleskop erreicht werden, die bisher nur durch Speckle-interferometrische Messun-
gen moglich waren, wobei letztere allerdings nur auf verhéltnisméfig helle Objekten anwendbar
sind. Eine Beschreibung der wihrend der Fertigung dieser Arbeit einzigen rein astronomisch ge-
nutzten AO-Projekte, welche allerdings ausschliellich natiirliche Leitsterne verwenden, ndmlich
das System ADONIS der ESO auf La Silla (Chile) und das System PUEO am Canadian-France-
Hawaiin-Telescope (CFHT) auf dem Mauna Kea (Hawaii), finden sich in Rousset et al. (1994a)
beziehungsweise Arsenault et al. (1994). Auf ADONIS und die darin eingesetzte Nahinfrarot-
Kamera wird in Kap. 3 im Rahmen der Beschreibung der Datenaufnahme an den untersuchten
Galaxienhaufen nochmals eingegangen.

1.1.2.3 Prinzip der adaptiven Optik

In Abb. 1.1 ist schematisch das Funktionsprinzip eines astronomischen AO-Systems mit LLS
dargestellt. Um in Echtzeit die atmosphérischen Wellenfrontstérungen zu kompensieren, bené-
tigt das AO-System Licht von einer Referenzquelle (dem Leitstern) oberhalb der zu messenden
Turbulenz, aus dem die augenblickliche Form der Wellenfront ermittelt werden kann. Das Licht
vom astronomischen Beobachtungsobjekt und der Referenzquelle wird vom Teleskop gesammelt
und anschlieBend von einem schnellen Kippspiegel (Tip-Tilt-Spiegel) reflektiert, der die Bild-
bewegung, also die Stérung niedrigster Ordnung kompensiert. Das nachfolgende deformierbare
optische Element (hier ein kleiner deformierbarer Spiegel, im folgenden mit DM abgekiirzt) in
der Pupillenebene des Teleskops korrigiert die Stérungen héherer Ordnung in der Wellenfront.
Da die Bildbewegung den gréfiten Beitrag im Leistungsspektrum der gemessenen optischen Pha-
senvarianz liefert (s. Kap. 1.2.1.3), verringert der Einsatz eines separaten Tip-Tilt-Spiegels die
Anforderungen an den Dynamikbereich des DMs. Das (hier infrarote) Licht des astronomischen
Objekts wird dann mittels eines dichroitischen Strahlteilers vom (sichtbaren) Licht der Refe-
renzquelle getrennt. Das Referenzlicht wird auf einen Wellenfrontsensor (WFS) und auf einen
Tip-Tilt-Sensor (im einfachsten Fall ein Quadrantendetektor) gelenkt. Aus deren Daten wird
die instantane Wellenfont rekonstruiert und mit dieser Information der DM beziehungsweise der
Tip-Tilt-Spiegel in einem geschlossenem Regelkreis zur optischen Phasenkonjugation gesteuert.
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Abbildung 1.1: Prinzip eines adaptiven Tertidrspiegeloptik-Systems mit Natrium-LLS. Die Be-
deutung der einzelnen Komponenten des AO-Systems ist im Text beschrieben. Man beachte,
dafl der separate Tip-Tilt-Sensor im optischen Arm des deformierbaren Elements plaziert ist.
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Man beachte in Abb. 1.1, dafl der Tip-Tilt-Sensor im optischen Arm des DMs plaziert ist. Das
Licht des astronomischen Objekts wird zum wissenschaflichen Instrument (einer Kamera oder
einem Spektrographen) gelenkt, mit dem das korrigierte Bild aufgenommen wird.

Es gibt keine Detektoren mit der die Lichtphase im Optischen direkt gemessen werden kann.
Dehalb miissen die Phasenschwankungen indirekt, durch Umwandlung in Intensitdtsvariationen
ermittelt werden. Fiir den allgemeinen Gebrauch in der Astronomie scheiden dazu die tiblichen
Methoden der Interferometrie unter anderem deshalb aus, weil sie (quasi-)kohdrentes Licht
erfordern. Zur effektiven Wellenfrontanalyse (was die Empfindlickeit auf die Referenzquelle an-
geht) bleiben deshalb nur zwei Sensortypen iibrig: Der aus der optischen Priiftechnik entwickelte
Hartmann-Shack-Sensor und der sogenannte Kriimmungsensor. Insbesondere auf ersteren wird
bei der Beschreibung des ALFA AO-Untersystems in Kap. 1.1.2.6 niher eingegangen.

Die erforderliche Rate, mit der die Wellenfrontmessung im dargestellten System aktualisiert
werden muf}, liegt mindestens beim zweifachen Betrag der Kohéirenzzeit . Fiir eine Geschwin-
digkeit der Turbulenzellen in der Grélenordnung von 50 m/s (typischer Wert der Windgeschwin-
digkeit in einer Hohe H & 10 km, in der sich in der Regel die die Turbulenz dominierenden
starken Hohenwinde ausbilden) ergibt sich somit eine erforderliche Kompensationsbandbreite
in der Groflenordnung von einem kHz im Sichtbaren und etwa 100 Hz im Nahinfraroten. Der
Abstand zwischen den Kontrollelementen des adaptiven Elements in der Pupillenebene mufl
dabei dem Durchmesser der Turbulenzzellen angepafit sein, daB heifit es sind ~ (D/rq)? Kon-
trollelemente erforderlich. An einem Teleskop der 4-m-Klasse wire somit im Sichtbaren ein DM
mit etwa 1000 Aktuatoren notwendig; im Nahinfraroten ist eine Anzahl in der Gréfenordnung
von 50 ausreichend.

Um ein beugungsbegrenztes Bild zu erhalten, ist es nicht erforderlich, auf jede Turbulenzzelle die
Wellenfront zu korrigieren. Dies versteht man, wenn man sich zunéchst von dem vereinfachenden
Modell der Turbulenzzellen 16st, und die Beschreibung der optischen Phase einer gestorten
Wellenfront als Summe {iber Zernike-Polynome (s. Kap. 1.2.1.3) wihlt. Zernike-Polynome (im
folgenden auch als Moden bezeichnet) werden hdufig in der Optik benutzt, da die niedrigsten
Ordnungen den klassischen Abbildungsfehlern wie Defokus, Astigmatismus, Koma und sphér-
ische Aberration entprechen. Beginnt man nun mit dem DM immer h8here Ordnungen zu
korrigieren, so werden die verbleibenden Aberrationen der Wellenfront, also die Abweichung von
der ebenen Welle, immer kleiner. Da man aber mit den niedrigeren Ordnungen, daf heif}t mit der
Korrektur der grofiskaligen Strukturen der Wellenfront beginnt, wird die kleinste signifikante
Struktur der Wellenfront, ndmlich die mit der Kohérenzlinge rg, kaum gefindert. Das fiihrt
dazu, dafl mit steigendem Korrekturgrad, das Seeing-Scheibchen nachwievor erhalten bleibt, dafl
aber im Zentrum ein beugungsbegrenztes Airy-Scheibchen entsteht. Das Intensitdtsverhéltnis
zwischen dem zentralen Airy-Scheibchen und dem Seeing-begrenzten Halo wéichst aber mit
steigendem Korrekturgrad mehr und mehr zugunsten des Airy-Scheibchens, bis im Idealfall der
perfekten Korrektur der Halo verschwunden ist. Die perfekte Korrektur 148t sich aber prinzipiell
nie erreichen: Photonenrauschen, Detektorrauschen, die endliche Bandbreite des Regelkreises
zur Phasenkompensation und die diskrete Verteilung der Stellelemente des adaptiven Elements
ergeben in der Summe einen nicht vernachlissigbaren Restfehler. Das bedeutet, dal man den
Korrekturgrad dann als ausreichend ansehen kann, wenn der durch die Restfehler bedingte
Seeing-begrenzte Halo nicht mehr stort.

Ein Ma# fiir die erreichte Bildqualitit ist die sogenannte Strehlsche Definitionshelligkeit (im fol-
genden als Strehl-Zahl bezeichnet), SR, welche als das Verhiltnis der maximalen Intensitit im
nominellen Fokus zur maximalen Intensitit des vollstindig beugungsbegrenzten Bildes definiert
ist. Diese Beschreibung der Korrekturgiite hat den Vorteil, unabhingig von der Art des Abbil-
dungsfehlers zu sein. Fiir eine Varianz in der optischen Phase 0'¢2 < 2 rad? gilt die Niherung
(Majahan 1983)

SR ~ exp (—0'¢2) . (1.2)
Ein optisches System ist nach dem Rayleighschen Viertelwellenlingen-Kriterium beugungsbe-

grenzt, wenn SR > 0.8 ist (entsprechend 0'¢2 < A/4). Werte fiir SR zwischen 25 und 50 % sind
fiir die meisten astronomischen Beobachtungen allerdings ausreichend. Unter durchschnittlichen
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Seeing-Bedingungen miissen dazu etwa 20 - 40 Moden vom AO-System korrigiert werden. Der
verbleibende, dem beugungsbegrenzten Kern unterliegende Halo ist dann kleiner als etwa 5%
des Intensitdtsmaximum des korrigierten Bildes. Nur fiir wenige Beobachtungen geniigt (nach
dem heutigen Stand der bildverarbeitenden Methoden) bereits eine Strehl-Zahl von 10 bis 15 %.
Bei den anspruchsvollsten Beobachtungszielen, etwa der direkten Abbildung von extrasolaren
Planten darf das Hintergrundsignal des Halos héchstens in der Gréflenordnung des Detektor-
rauschens liegen und die erfordliche Anzahl der zu korrigierenden Moden wichst auf Werte der
Groéflenordnung 1000.

1.1.2.4 Himmelsiiberdeckung fiir natiirliche Leitsterne

Die Referenzquelle zur Messung der gestérten Wellnfront — idealerweise ein unaufgelster natiir-
licher Leitstern — muf} zweierlei Voraussetzungen in einem AO-System erfiillen: Sie muf} hell
genug sein, um ein ausreichendes Signal-zu-Rausch-Verhéltnis mit dem Wellenfront-Sensor zu
erhalten, und sie muf} innerhalb des isoplantischen Winkels um das zu beobachtende astrono-
mische Objekt liegen, dafl heifit im Sichtbaren innerhalb von 6y ~ 17 und im Nahinfraroten
innerhalb 6y ~ 10” (fiir ein angenommenes Seeing von g & 1”). Diese beiden Anforderungen
an den Leitstern definieren die Wahrscheinlichkeit, am Himmel einen geeignete natiirliche Refe-
renzquelle zu finden, oder die Himmelsiiberdeckung, innerhalb derer eine ausreichende Korrek-
tur mit dem AO-System erreicht werden kann. Die astronomischen Beobachtungsobjekte selbst
sind in der Regel in ihrer Helligkeit zu schwach oder zudem zu stark ausgedehnt. Im folgenden
soll die in der Praxis des astronomischen AO-Systems ADONIS schon von Beginn an erkann-
te Notwendigkeit von kiinstlichen Leitsternen fiir eine hohe Himmelsiiberdeckung quantitativ
untermauert werden.

In erster Naherung sind die natiirlichen Sterne bis auf eine schwache Abhingigkeit von der
galaktischen Breite zuféllig am Himmel verteilt. Demzufolge ist die Wahrscheinlichkeit P, bei
der galaktischen Breite & mindestens einen Stern heller als Groflenklasse m innerhalb eines
Kreises mit Winkelradius € (in rad) am Himmel zu finden, gemif der Poisson-Verteilung:

P =1 — exp[—76*n(m, b)], (1.3)

wobei n(m, b) die Anzahldichte (in Sterne/rad?) der Sterne heller als GréBenklasse m bei der
galaktischen Breite & am Himmel ist. Werte fiir diese Anzahldichte liegen unter anderem fiir
den galaktischen Pol und Aquator sowie fiir iiber alle galaktischen Breiten gemittelt fiir das V-
und B-Band (Zentralwellenldnge 0.55 pm beziehungsweise 0.43 pm) in tabellierter Form vor
(Allen 1963). Die zur Zeit am geeignetsten Silizium-Detektoren fiir WFSen haben ihr Empfind-
lichkeitsmaximum um 700 nm. Deshalb habe ich die Sternanzahldichten im V- und B-Band auf
diejenige im R-Band (0.71 pm) mit folgendem Ergebnis extrapoliert:

n(mg,0°) = 1.32 x 10~ *m 23, (1.4)
n(mpg, 90%) = 3.98exp(1.01mpg), (1.5)
n(mg) = 1.45exp(0.97mg) . (1.6)

Die letzten Gleichungen gelten fiir Sterne heller als mp & 20. In Abb. 1.2 ist die Himmels-
iberdeckung in Abhingigkeit von der Leitstern-Helligkeit und dem Winkelabstand zum Zielob-
jekt dargestellt. Wie spiter gezeigt wird, ist fiir ein Teleskop der 4-m-Klasse ein Stern heller
als mg & 12.5 notwendig, um im K-Band eine adaptive Korrektur mit einer Strehl-Zahl von
mindestens SR & 0.25 zu erreichen, wenn ein Hartmann-Shack-WFS (s. unten) mit optimaler
Subapertur-Grésse verwendet wird.

Bei einem angenommenen Seeing von einer Bogensekunde im Sichtbaren betrigt die mittle-
re Himmelsiiberdeckung bei einem AO-System, das natiirliche Leitsterne im Sichtbaren zur
Korrektur der Stérungen héherer Ordnung verwendet, nach Gl. (1.3) und Gl. (1.6) somit nur
etwa 0.2 %. Fiir eine Tip-Tilt-Korrektur mit einem multiplikativen Beitrag zur Strehl-Zahl > 0.8
geniigt hingegen beim gleichen Teleskop ein natiirlicher Leitstern mit mp < 17.5, da in diesem
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Mittel & = 0° — 90°

Abbildung 1.2: Himmeliiberdeckung mit natiirlichen Leitsternen iiber die galaktische Breite
gemittelt (oben), fiir den galaktischen Aquator (Mitte) und Pol (unten). Die Zahlen an den
Kurven geben die Wahrscheinlichkeit dafiir an, in einem gegebenen Winkelabstand 6 vom Ziel-
punkt am Himmel mindestens einen natiirlichen Stern heller als eine bestimmte Magnitude mp

im R-Band zu finden.
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Tip-Tilt - Korrektur

Band A% J K
(mR)iim 12.5 | 15.5 17.5
PAequatar (%) 7 76 95
Ppo (%) <1 5 15
P (%) 1 24 85
Korrektur héherer Ordnung

Band A% J K
(mR)iim 7.5 10.5 12.5
PAequator (%) < 0.1 0.1 0.8
Ppo (%) <0.1] <0.1 0.1
P (%) <0.1|<0.1 0.2

Tabelle 1.1: Grenzhelligkeit (mg);im im R-Band eines optimal angepafiten Hartmann-Shack-
WFSs und Himmeliiberdeckung P mit natiirlichen Leitsternen fiir ein AO-System an einem
Teleskop der 4-m-Klasse in drei spektralen Beobachtungsbidndern. Es wurde ein Zenit-Seeing
im Sichtbaren von einer Bogensekunde und ein Detektor-Ausleserauschen (auch fiir den Tip-
Tilt-Sensor) von vier Elektronen angenommen.

Fall das jeweils von der ganzen Teleskop-Apertur gesammelte Licht zum Messen der beiden
Regelgrossen zur Verfiigung steht. Da gleichzeitig die turbulenzbedingten Schwerpunktsbewe-
gungen zweier Sterne nach dem Turbulenzzellen-Modell iiber einen gréferen Winkelbereich und
iber langere Zeiten am Himmel korreliert sind, als es fiir die Korrelation der Stérungen héherer
Ordnung der Fall ist, ergibt sich bei reiner Tip-Tilt-Korrektur eine mittlere Himmelsiiberdeck-
ung von etwa 85 % fiir eine Teleskopapertur von etwa vier Meter Durchmesser. Tab. 1.1 fafit
die maximale Himmels{iberdeckung eines exemplarischen AO-Systems mit optimal angepafitem
Hartmann-Shack-WFS im Sichtbaren an einem Teleskop der 4-m-Klasse nochmals fiir drei spek-
trale Beobachtungsbdnder zusammen (zur Definition der Nahinfrarot-Béinder s. Kap. 1.1.2.6).
Die zugrundegelegten Grenzhelligkeiten resultieren aus den Simulationsergebnissen von ALFA
(s. Kap. 1.5) fiir natiirliche Leitsterne. Fiir die Korrektur der Wellenfrontstorungen héher-
er Ordnungen sind die Grenzhelligkeiten unabhingig vom Teleskopdurchmesser und nur vom
Seeing und dem Detektorrauschen bestimmt. Es wird hier ein Hartmann-Shack-WFS, der im
sichtbaren Wellenldngenbereich arbeitet, betrachtet, da in diesem Wellenldngenbereich die ver-
wendeten zweidimensionalen Detektorarrays das kleinste Ausleserauschen bei gleichzeitig hoher
Bildrate aufweisen. Mit zukiinftigen Detektorarrays, die die entsprechende Leistungsfihigkeit
auch im Infraroten erbringen, wiirde sich die Himmelsiiberdeckung mit natiirlichen Infrarot-
Leitsternen steigern, da dann auch das durch Staub besonders im Sichtbaren geschwéchte Licht
noch genutzt werden kénnte. Eine nahezu vollstindige Himmelsiiberdeckung mit natiirlichen
Leitsternen bei der Korrektur der héheren Ordnungen wére aber auch in diesem Fall bei weitem
nicht erreichbar.

1.1.2.5 Laser-Leitsterne

Eine Méglichkeit kiinstliche Leitsterne zu erzeugen besteht darin, einen Hochleistungslaser-
strahl vom Erdboden aus in Richtung des Beobachtungsobjekts in die Atmosphire zu schie-
Ben. Das riickgestreute Licht aus einer gewissen Hohe aus einem zylinderférmigen Volumen
geeigneter Ausdehnung kann dann als Referenzquelle fiir das AO-System benutzt werden. Das
US-Amerikanische Militdr hat im Rahmen des Star-Wars-Programms dieses Konzepts 1984
zuerst diskutiert (Fugate 1994). Hierbei sollte der LLS vornehmlich zur Verbesserung der Qua-
litdt von Satellitenbeobachtungen dienen; natiirliche Hintergrundsterne sind fiir diesen Zweck
ungeeignet, weil sich Satelliten zu schnell bewegen. Unabhéngig von diesen bis Anfang der
neunziger Jahre geheimgehaltenen Projekt wurde 1985 erstmals das Konzept eines LLSs auch
in der astronomischen Forschung vorgeschlagen (Foy und Labeyrie 1985). Bis zum Beginn dieser
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Arbeit war allerdings kein astronomisches LLS/AO-System jemals im reguléren Beobachtungs-
betrieb; lediglich Feldversuche wurden durchgefiihrt, die die Tauglichekeit des LLS-Konzepts
demonstrieren sollten (Thomson und Gardner 1987, Humphries et al. 1991, Lloyd-Hart et al.
1995).

Die zwei Techniken, die zur Zeit am geeignetsten erscheinen um LLSe zu erzeugen, basieren
einmal auf Rayleigh-Streuung von kurzwelligem sichtbaren Licht an Luftmolekiilen bis in Héhen
von etwa 20 km oder auf Licht aus der Resonanzfluoreszenz von mesosphérischen Natrium-
Atomen in etwa 90 km Hohe. Beide Alternativen haben ihre Stidrken und Schwéchen hinsichtlich
einer hohen Riickstreu-Effizienz, der Méglichkeit einen leistungsstarken Laser bei der gewiinsch-
ten Wellenldnge betreiben zu kdnnen und der Méglichkeit das LLS-Signal einfach zu detektieren
und auszuwerten.

Beim Einsatz von LLSen kommen zwei grundsétzliche Schwierigkeiten zum Vorschein: Ein Pro-
blem betrifft die Kompensation der Bildbewegung, das andere Problem hingt mit der endlichen
Ho6he zusammen, in der der LLS in der Atmosphére erzeugt wird. So ist hinsichtlich des erstge-
nannten Problems auch mit einem einzelnem LLS, der grundsétzlich an einer beliebigen Position
am Himmel erzeugt werden kann, die Himmelsiiberdeckung von vornherein nicht vollstindig.
Dies hat folgenden Grund: bei der Ausbreitung des Laserstrahls in der Atmosphére nach oben
wandert der Strahl in einer Zufallsbewegung aufgrund der atmosphérischen Turbulenz bevor
der eigentliche LLS erzeugt wird. Da deshalb die absolute Position des LLSs in der Atmosphére
nicht bekannt ist, besitzt die vom Teleskop gemessene Wellenfront des vom LLS ausgehen-
den Lichts eine unbekannte Verkippung gegeniiber der urspriinglich ebenen Wellenfront eines
natiirlichen Sterns. Das Heift mit einem (monochromatischen) LLS kann nur die differentielle
Verkippung beider Wellenfronten und nicht der Absolutbetrag der Bildbewegung eines unmit-
telbar benachbarten natiirlichen Sterns gemessen werden. Fiir den Fall, da8 fiir die Projektion
des Laserstrahls in die Atmosphire diesselbe Optik benutzt wird, wie fiir die Aufnahme des
LLSs, werden sich wegen der Umkehrbarkeit des Lichtweges die Stérungen niedrigster Ord-
nung beim Hinauf- und Herunterweg gegenseitig sogar genau aufheben und der LLS scheinbar
unbeweglich am Himmel stehen.

Der im Moment am einfachsten erscheinende Ausweg aus diesem Problem ist die Messung des
Tip-Tilt-Beitrags in der Stérung der Wellenfront mit Hilfe eines separaten natiirlichen Leit-
sterns. Dies erscheint nur im ersten Moment wie ein Riickschritt, da die Randbedingungen an
das Tip-Tilt-System bei weitem nicht so einschrinkend sind, wie an die Systemkomponente,
die die Stérungen der hdheren Ordnungen korrigieren soll (was aber gerade wegen dem ho-
hen Anteil, den die Tip-Tilt-Bewegung an der gesamten Stérung des integrierten Bildes hat,
trotzdem einen duBerst sorgfiltigen Entwurf dieser Komponente im AO-System erfordert). Da
wie bereits erwdhnt bei der Tip-Tilt-Messung das Lichtsammelvermdégen der gesamten Tele-
skopapertur (und nicht nur das einer einzelnen Subapertur, s. Erlduterung zum Hartmann-
Shack-WFS im nidchsten Abschnitt) genutzt wird, kann der Tip-Tilt-Leitstern um mindestens
5log (D/ro) Magnituden schwicher als der LLS zur Korrektur der Stérungen héherer Ordnung
sein. Mindestens deshalb, weil die Bandbreite der Tip-Tilt-Korrektur etwa rq/ D-mal kleiner als
diejenige zur Kompensation der Storung héherer Ordnungen sein kann. Desweiteren wird durch
den geschlossenen Regelkreis zur Korrektur der hdheren Ordnungen der Tip-Tilt-Referenzstern
eine Ausdehnung in der Grofenordnung A/ D statt A/rg haben, was fiir ein héheres Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis sorgt. Zusammen mit der Tatsache, dal nach dem Turbulenzzellen-Modell
der isokinetische Winkel um etwa den Faktor D/ro grofier als der isoplanatische Winkel ist,
ergibt sich beim Betrieb im langwelligen Nahinfraroten bereits fiir ein Teleskop der 4-m-Klasse
nach Tab. 1.1 eine nahezu vollstindige Himmelsiiberdeckung fiir einen natiirlichen Tip-Tilt-
Leitstern. Eine Moglichkeit, den Tip-Tilt-Beitrag ohne Zuhilfenahme eines natiirlichen Sterns
zu messen ist ein polychromatischer LLS (Foy 1995): Das zuriickkommende Licht bei verschie-
denen Wellenldngen folgt geringfiigig unterschiedlichen optischen Wegen in der Atmosphére; die
Differenz in der Verkippung der entprechenden Wellenfronten ist dabei eine Funktion der tota-
len Verkippung. Die Schwierigkeit dieses Konzepts liegt im zu erwartenden schwachen Signal.
Da die spektrale Dispersion der Luft in der Grolenordnung von einem Prozent liegt, wére fiir
gleiche Signalstidrken eine in diesem Schema um zwei Gréfienordnungen hohere Laserleistung
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erforderlich, um auch den Tip-Tilt-Beitrag messen zu kénnen.

Das Problem der endlichen Héhe des LLSs hat fiir den Einsatz eines einzelnen LLSs die folgen-
de Konsequenz: Das kegelféormige Volumen, das vom LLS an der Spitze mit Licht ausgefiillt
wird, liefert nicht die gleichen Informationen iiber die Turbulenz wie das Licht von einem
natiirlichen Stern, das ein zylinderformiges Volumen iiber dem Teleskop ausfiillt (sogenann-
ter ,Konus-Effekt“, vgl. Abb. 1.1). Bis zur Hohe Hpg des LLSs nimmt der Anteil der meBbaren
Turbulenz mit der H6he A wie (1 —h/Hps) ab, und mit steigendem Abstand von der Teleskop-
achse mift man in der Eintrittspupille zunehmend den falschen Turbulenzbeitrag. Oberhalb des
LLSs kann die Turbulenz {iberhaupt nicht gemessen werden. Diese zuletzt genanneten Effekte
werden unter dem Begriff fokaler Anisoplanatismus zusammengefafit (der kiinstliche Stern steht
fiir das Teleskop ,auBer Fokus“ relativ zum unendlich weit entfernten natiirlichen Stern). Der
fokale Anisoplanatismus kann durch einen moglicht hohen LLS oder durch mehrere {iber der
Teleskopapertur verteilte LL.Se minimiert werden.

Beriicksichtigt man diese beiden Einschrinkungen beim Gebrauch von LLSen, 148t sich der
sinvolle Einsatz von Rayleigh- und Natrium-LLSen auf folgende Félle eingrenzen (die quanti-
tative Behandlung dieser Probleme erfolgt in Kap. 1.5): Fiir eine adaptive Korrektur reicht ein
einzelner Rayleigh-Leitstern fiir Teleskope mit Aperturen bis etwa 2 m Durchmesser; gréfiere
Teleskope wiren auf die gleichzeitige Messung von mehreren Rayleigh-Leitsternen angewiesen,
aber selbst dann kann die nicht gemessene Turbulenz oberhalb des LLSs die Korrekturgiite des
AO-Systems begrenzen. Im Fall von Natrium-LLSen, bei denen das resonant gestreute Licht
aus der etwa 5 km dicken und etwa 90 km hohen mesosphérischen Natrium-Schicht gemessen
wird, tritt das Problem der nichtmefbaren Stérungen oberhalb des LLSs nicht auf, und ein
einzelner Natrium-LLS wiirde auch im Sichtbaren noch ausreichen, um damit ein Teleskop der
4-m-Klasse adaptiv an sein Beugungslimit zu korrigieren.

Die die scheinbare Helligkeit eines LLSs unmittelbar bestimmende erforderliche Ausgangsleis-
tung des Lasers hingt dabei von einer Vielzahl von Parametern ab: Der Wellenlénge, bei der
die astronomische Beobachtung durchgefiihrt wird, der Zenit-Distanz des wissenschaftlichen
Objekts, der Kohérenzldnge und -zeit der atmosphérischen Turbulenz, der Jahreszeit im Fall
von Natrium-LLSen, der atmosphérischen Transmission und dem Lichtdurchsatz im System, der
Qualitdt des Detektors im WFS, sowie dem maximal tolerierbaren Restfehler in der korrigierten
Wellenfront, um nur einige Gréflen zu nennen.

Wie oben dargelegt wurde, stellen Natrium-LLSe wegen ihrer H6he das zu favorisierende Kon-
zept bei Grofiteleskopen dar, wenn auf die grundsitzlich héchste Korrekturgiite Wert gelegt
wird. Trotzdem sollen hier zum Abschluf} dieses Abschnitts nochmals die Vorteile von Rayleigh-
Leitsternen kurz zusammengefafit werden. Dies erlaubt einen besseren Vergleich beziiglich des
Aufwandes ein Natrium-LLS-System aufzubauen, sowohl was die Realisierung eines geeigne-
ten Lasers, als auch die Implementierung in das Gesamtsystem angeht. Im Fall von Rayleigh-
Riickstreung ist die Anzahl der empfangenen Photonen proportional zu A~ (das A*-Gesetz
bezieht sich auf die gestreute Energie), so daf kiirzere Laserwellenlingen vorzuziechen sind. Da
die Rayleigh-Streuung ab der Héhe des Teleskopstandortes beginnt, verwendet man zweckmafi-
ger Weise einen gepulsten Laser, so dafl der WFS zeitlich gedffnet werden kann, um Licht nur
aus einem gewissen HShebereich zu empfangen. Die Auswahl der Wellenlénge richtet sich einzig
nach der spektralen Transmission der Atmosphéire und der Quanteneffizienz der verfiigbaren
Detektoren im WFS. Im Gegensatz zu Lasern fiir Natrium-Leitsterne ist man nicht gezwungen
verhiltnisméBig schmalbandige Laser, die zudem noch genau auf eine Resonanzfrequenz abge-
stimmt sind, einzusetzen. Desweiteren ist bei einer gegebenen Laserleistung das Riickstreusignal
fiir Hohen bis etwa 10 - 20 km aufgrund der héheren Teilchenzahldichte deutlich gréfer als im
Fall von Natrium-Leitsternen, wie es in Abb. 1.3 exemplarisch dargestellt ist. Die niedrige
Sidulendichte der mesosphérischen Natrium-Atome und die niedrige Sattigungsintensitit des
Natrium D-Ubergangs erfordern ein LLS-System mit sehr genau definierten Eigenschaften um
die verhdltnisméfig wenigen verfiigbaren Atome so effektiv wie méglich zu nutzen.
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Abbildung 1.3: Normiertes Riickstreusignal fiir eine gegebene Laserleistung bei 308 nm (Ex-
cimerlaser) und 589 nm (unpolarisiertes Licht). Es wurde eine sehr geringe Triibung durch
Aerosole angenommen (vgl. Kap. 1.2.2), sowie eine mittlere Siulendichte der Natrium-Atome
von 5 x 10" m~2 und ein Wirkungsquerschnitt von 8 x 10~ m? fiir die Resonanzfluoreszenz.

1.1.2.6 Die adaptive Optik in ALFA

In diesem Abschnitt werden die Grundprinzipien der ALFA-AO beschrieben, welche die tech-
nischen Grundlagen der spiter behandelten Leistungsanalyse bilden. Fiir einen homogeneren
Uberblick iiber das AO-System wird teilweise bereits auf Modifikationen am urspriinglichen
Konzept eingegangen, welche sich als Konsequenz aus den Simulationen und dem tatséchlichen
Beobachtungsbetrieb ergeben haben.

Das wissenschaftliche Ziel von ALFA ist die beugungsbegrenzte Abbildung bei gleichzeitig guter
Himmelsiiberdeckung im K- und H-Band unter mittleren bis guten Seeing-Bedingungen und im
J-Band? unter sehr guten Secing-Bedingungen. Aus technischen Erwigungen (Lichtdurchsatz,
maximale Regel-Bandbreite usw.) kam fiir ALFA nur ein DM als adaptives Element in Frage
und hier auch nur im Rahmen eines Tertidrspiegelsystems. Das Heifit nicht der Sekundérspiegel
des 3.5-m-Teleskops wird adaptiv ausgelegt (wie es erstmalig bei dem im Bau befindlichen Lar-
ge Binocular Telescope auf dem Mount Graham, USA, geschehen soll), sondern mittels eines
zusitzlichen optischen Systems wird die Teleskoppupille auf einen sehr viel kleineren DM abge-
bildet. Die GréBe des DMs legt dann zusammen mit dem Offnungsverhiltnis des Teleskopfokus
die grundlegenden optischen Parameter der abbildenden AO-Optik fest. Die minimale Gréfie
des DM ist durch die erforderliche Anzahl der Aktuatoren (und deren mégliche Packungsdichte)
gegeben, deren untere Grenze wie folgt bestimmt ist: Das mittlere Seeing auf Calar Alto im
Sichtbaren betragt etwa 1.0” (Hopp 1994), entsprechend ro = 15 ¢m bei 0.55 um (vgl. Kap.
1.2.1.2). Die Varianz in der optischen Phase, ¢,2, einer durch Kolmogorov-Turbulenz (s. fol-
genden Abschnitt) gestérten Punktquelle iiber einer kreisformigen Apertur vom Durchmesser
D ist bei einer vollstindigen Korrektur der ersten j Moden fiir groe j gegeben durch (Noll

2Die Transmissionskurven der Filter J, H und K sind den spektralen Bindern minimaler atmosphérischer
Absorption im Nahinfraroten angepafit. Die Zentralwellenlingen beziehungsweise Bandbreiten dieser Bander
sind (nach Johnson 1966): 1.25 pm/0.3 pm (J), 1.65 pm/0.4 pm (H) und 2.20 pm/0.6 pm (K)
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1976, vgl. auch Kap. 1.2.1)
;% 7 0.2944j798%6(D /rg)*/3  (in rad?) . (1.7)

Das bedeutet zusammen mit Gl. (1.2) fiir ein 3.5-m-Teleskop und den gegebenen mittleren
Seeing-Bedingungen, dal mindestens 50 Moden korrigiert werden miissen, um im idealen Fall
einer fehlerfreien Kompensation eine Strehl-Zahl von 80 % mit einem visuellem Leitstern zu
erreichen. Der einzige kommerziell verfligbare Standard-DM dieser Groflenordnung besafl 97
Aktuatoren (von Xinetics Inc., USA). Er weist einen effektiven Durchmesser von 66 mm auf.
Die Aktuatoren sind elektrostriktiv ausgefiihrt und in einem quadratischen Raster am 2 mm
dicken Spiegelsubstrat angebracht. Die Aktuatoren kénnen maximal um 2 pm ausgelenkt werden
und die maximale Ansteuerfrequenz liegt bei 1.2 kHz.

Aus der Dimension des DMs zusammen mit der Forderung aus der Infrarot-Instrumentierung,
zur Minimierung des Signalhintergrundes moglichest wenige optische Elemente aufzuweisen, re-
sultierte der in Abb. 1.4 gezeigte opto-mechanische Aufbau des AO-Untersystems von ALFA.
Die AO-Optik sitzt auf einer optischen Bank, die am Cassegrain-Flansch des 3.5-m-Teleskops im
f/10-Fokus der Ritchey-Chretien-Teleskopoptik montiert ist. Der Faltspiegel, der das Teleskop-
lichtbiindel in die Ebene der AO-Bank lenkt ist der Tip-Tilt-Spiegel. Der anschliefende Off-Axis
Parabolspiegel mit einer Brennweite von 662 mm bildet die Teleskop-Pupille auf den vertikal
leicht gekippten DM ab. Darauffolgend wird der Teleskopfokus mittels eines f/24 Off-Axis
Parobolspiegels mit 1594 mm Brennweite auf das Nahinfrarot-Instrument abgebildet. Durch
dieses Offnungsverhaltnis wird der AbbildungsmaBstab im Infrarot-Instrument dem verbesser-
ten Auflésungsvermdgen im korrigierten Bild angepafit. Vor dem korrigierten Fokus sitzt ein
dichroitischer Strahlteiler, der den Infrarot-Anteil des vom f/24-Paraboloid kommenden Lichts
nach unten in das senkrecht zur AO-Bank montierte Nahinfrarot-Instrument lenkt und das tran-
mittierte sichtbare Licht in den Wellefront-Analysearm schickt. Durch Herausfahren sowohl des
dichroitischen Strahlteilers als auch des Tip-Tilt-Spiegels, die beide auf der optischen Achse
des Haupteleskops liegen, kann bei sehr schlechten Seeing-Bedingungen oder einem technischen
Ausfall des komplexen AO-Systems mit dem Teleskop ohne grole Umsténde in herkémmlicher
Weise, dafl heifit Seeing-begrenzt beobachtet werden.

Im Wellenfront-Analyse-Arm sitzt ein weiterer dichroitscher Strahlteiler der 98 % des LLS-
Lichts in einem schmalen Fenster um 589 nm in den WFS-Arm reflektiert und das restliche
Licht zum Tip-Tilt-Sensor-Arm durchldfit. Da das Licht auf den Tip-Tilt-Sensor tiber den DM
geht, wird der Tip-Tilt-Leitstern adaptiv in den héheren Ordnungen korrigiert. Dies ist von
grofier Bedeutung beim Erreichen méglichst hoher Strehl-Zahlen im langbelichteten Bild (s.
Kap. 1.5.3.3). Der Tip-Tilt-Sensor war von Beginn an eine CCD-Kamera, die in der Zwischen-
zeit mit einem gediinnten, riickseitenbeleuchteten CCD mit 4 e~ Ausleserauschen bei 80 Hz
Bildrate ausgestattet wurde. Die Grenzgrofle fiir den Tip-Tilt-Leitstern liegt damit bei etwa
15.5 mag. Es ist vorgesehen diese Kamera mittelfristig durch einen auf Avalanche-Photodioden
basierenden Quadrantendetektor zu ersetzen. Damit wiirde die Tip-Tilt-Messung bei den kurzen
Integrationszeiten praktisch rauschfrei werden und die Grenzhelligkeit fiir den Tip-Tilt-Leitstern
auf etwa 17.5 mag ansteigen.

Von Beginn an wurde ALFA mit einem WFS vom Hartmann-Shack-Typ zum Messen der héher-
en Moden geplant. Der Kriimmungssenor zur Wellenfrontanalyse (Roddier 1991) schied aus, weil
kein fiir diesen Sensortyp erforderlicher sogenannter bimorpher Spiegel als deformierbares Ele-
ment mit der entsprechenden rdumlichen Auflésung kommerziell zur Verfiigung stand. Auch die
zur Zeit existierenden bimorphen Spiegel besitzen maximal nur etwa 35 Stellelemente und eig-
nen sich deshalb zur Zeit nur zum Einsatz an Standorten mit sehr gutem Ausgangs-Seeing. Mit
dem Hartmann-Shack-WFS wird die erste Ableitung der Wellefront lokal iiber der Teleskop-
pupille gemessen (mit dem Kriimmungssensor ist es die zweite Ableitung). Technisch geschieht
dies wie folgt: Die einfallende Wellenfront wird mittels einer dichtest-gepackten Mikrolinsen-
Matrix (im folgenden Linsenarray genannt) in eine Vielzahl von Subaperturen zerlegt. Im Fall
von ALFA hat die mittels einer Voroptik abgebildete Teleskoppupille am Ort des Linsenarrays
einen Durchmesser von 5 mm. In ALFA kann motorisch zwischen insgesamt fiinf Linsenar-
rays mit unterschiedlicher Linsen-Anzahl und Brennweite gewechselt werden, um die Gréfle der
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Abbildung 1.4: Aufbau der optischen Bank des AO-Systems von ALFA. Das vom Teleskop
gesammelte Licht kommt von oben. Die komplette AO-Bank mifit 2.7 m X 1.5 m X 0.4 m und
wiegt zusammen mit der unter der Bank befestigten Nahinfrarot-Kamera OMEGA und der
Elektronik etwa 1.2 t.

Subaperturen moglichst gut an die Kohdrenzldnge der atmosphérischen Turbulenz anzupassen
(und gleichzeitig ausreichend Signal mit dem WFS-Detektor zu haben, s. Kap. 1.5.3.4). In erster
Néiherung ist damit {iber der Fléiche einer Subapertur die gestérte Wellenfront eben und nur von
einer lokalen Verkippung betroffen. Die Linsenmatrix produziert so eine Anordnung von Brenn-
flecken, deren Position mit einem zwei-dimensionalen Detektor gemessen werden. Die Ablage Ar
der einzelnen Brennflecken von ihrer lokalen Null-Position (jeweils auf der optischen Achse einer
jeden Mikrolinse im Falle fehlender statischer Aberrationen) ist ein Maf fiir den lokalen Gra-
dienten dw/dr (in rad / m) in der optischen Phase der Wellenfront w am Ort der Subapertur:
Ow/dr = 2nAr/(Af), mit f als der Brennweite der Mikrolinsen. Aus dem Gradientenfeld kann
die instantane Form der Wellenfront rekonstruiert werden, um daraus die Steuersignale fiir den
DM zur optischen Phasenkonjugation zu ermittlen. Auf die modale Wellenfront-Rekonstruktion
in ALFA wird in Kap. 1.2.1.4 niher eingegangen.

Die CCD-Kamera des ALFA-WFSs besitzt einen gediinnten Chip mit 64 x 64 Pixeln (hergestellt
vom MIT Lincoln Laboratory, USA), der im Frame-Transfer-Mode betrieben wird und maximal
mit einer Rate von 1.2 kHz ausgelesen werden kann. In der ersten Ausbaustufe wies der CCD
ein Ausleserauschen von 6 e~ bei 1200 Hz auf, welches auf 9 e~ bei der bis dahin niedrigsten
Auslesrate von 100 Hz wegen dem Dunkelstrom anstieg. Durch eine tiefere Kiihlung und Ande-
rungen in der Ausleseelektronik liegt das Ausleserauschen mittlerweile bei 4 ¢~ iiber dem vollen
Bereich der moglichen Bildraten zwischen 30 und 1200 kHz. Zur Kalibration des WFSs kann
der Ausgang eines auf einem motorisierten Schlitten sitzenden Monomoden-Lichtwellenleiters
in den natiirlichen oder kiinstlichen Leitstern-Fokus gefahren werden. Darauf wird in Kap.
1.2.1.4 ndher eingegangen. Fiir weitere Einzelheiten zur AO-Optik sei auf Glindemann et al.
1997 verwiesen.

Zwei wissenschaftliche Nahinfrarot-Instrumente kénnen im ALFA-Fokus montiert werden: Das
vom MPE gebaute abbildende Spektrometer 3D (Weitzel et al. 1996, Anders et al. 1998) und
die vom MPTA entwickelte Kamera OMEGA. Da die in Kap. 3 vorgestellten astrophysikalischen
Beobachtungen mit ALFA mit dem letztgenannten Instrument durchgefiihrt wurden, wird auf
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die Kamera zum Abschlufl dieses Abschnitts noch etwas niher eingegangen. OMEGA ist mit
einem 10242-Pixel HgCdTe-Detektorarray von Rockwell Corp. (USA) ausgestattet, welches im
Wellenldngenbereich von 1.0 - 2.5 pm empfindlich ist. Die bei 77 K betriebene Kamera be-
sitzt einen Zwischenfokus, in den Gesichtsfeldblenden, Lyot-Blenden beziehungsweise Spalte
gefahren werden konnen. Mit letzteren ist Spektroskopie mit einer maximalen Auflésung von
0.25 nm/pixel im K-Band durchfiihrbar. Fiir Bildaufnahmen mit ALFA stehen die drei Abbil-
dungsmafistibe 0.04, 0.08 und 0.12” /Pixel zur Verfiigung. Der kleinste Abbildungsmafistab der
Kamera ergibt sich aus der Forderung, die Halbswertbreite des Beugungsbildes einer Punkt-
quelle mit mindestens zwei Bildelementen messen zu miissen, um die im Bild vor dem Detektor
enthaltene gesamte rdumliche Information sammeln zu konnen. Da die Anzahl der Wechselopti-
ken im OMEGA-Kryostaten aus Platzgriinden begrenzt war, wurde als Kompromif} die kleinste
Pixel-Skala im f/24-Strahlenbiindel von ALFA dem beugungsbegrenzten Auflésungsvermégen
im J-Band entsprechend gewihlt. Mit den beiden gréfleren Abbildungsmaflstiben kann bei we-
niger guten Beobachtungsbedingungen, wenn die Beugungsgrenze mit ALFA nicht erreichbar
ist beziehungsweise ganz auf ALFA verzichtet werden muf, da8 Gesichtsfeld bis auf 5.1’ x 5.1
in f/10 vergroBert werden. Dann kann effektiver nach sehr schwachen, ausgedehnten Quellen
gesucht werden, da etwa im Fall der Suche nach primordialen Galaxien die Wahrscheinlichkeit
einer Entdeckung eines solchen Objekts nicht nur mit dem Gesichtsfeld wéchst, sondern sich
bei einem gréfleren Abbildungsmafstab auch das Detektorrauschen an der Nachweisgrenze we-
niger stérend auswirkt, da sich der Quellflufl solcher Objekte dann auf weniger Bildelemente
verteilt. OMEGA ist desweiteren mit einer Vielzahl von sowohl breit- als auch schmalbandigen
Filtern ausgestattet, die den gesamten Nahinfrarotbereich beziechungsweise speziellen Linien
darin abdecken. Zusétzlich stehen in der Kamera auch Wollaston-Prismen fiir die Polarimetrie
kompakter Quellen zur Verfiigung.

1.2 Ein Atmosphirenmodell fiir Calar Alto

Die Simulation eines AO-Systems mit LLS setzt ein Modell der Atmosphére iiber dem Observa-
torium voraus. Da zu Beginn dieser Arbeit zwangsldufig nur sehr wenige brauchbare experimen-
telle Daten zur Charakterisierung der atmosphérischen Beobachtungsbedingungen auf Calar
Alto vorlagen, sind die Vorhersagen des im folgenden beschriebenen Modells immer pessi-
mistisch genug gehalten, um ausreichende Leistungsreserven an einem klimatologisch durch-
schnittlich guten Beobachtungsstandort sicherzustellen. Das vorgestellte Atmosphidrenmodell
beinhaltet die quantitative Beschreibung sowohl der die atmosphérische Turbulenz beschrei-
benden Kohérenzparameter, als auch der Extinktion und der physikalischen Eigenschaften der
mesosphéirischen Natrium-Schicht.

Die atmosphérische Turbulenz bestimmt neben den grundlegenden AO-System-Parametern
auch die Grofle des Natrium-LLS beziechungsweise seine zentrale Intensitdt bei einer gegebe-
nen Fluoreszenzrate. Zusammen mit der H6he der Natrium-Schicht hat dies Einflufl auf die
Genauigkeit, mit der die Wellenfrontstérungen gemessen werden kénnen. Die Extinktion der
Atmosphéire bestimmt wieviel Laserleistung am Ort der Anregung nach Verlassen des Teleskops
zur Verfligung steht und wieviel erzeugtes Fluoreszenzlicht vom Teleskop gemessen werden kann.
Die Fluoreszenzrate am Ort der Natrium-Schicht wird neben den Eigenschaften des verwendeten
Lasers durch die Atomzahldichte und Temperatur in der Schicht bestimmt.

1.2.1 Statistische Beschreibung der atmosphérischen Turbulenz

Aufgrund der niedrigen dynamischen Viskositdt der Luft sind die durch Temperaturdifferen-
zen ausgeldsten Luftstrémungen in der freien Atmosphére nahezu immer turbulent. Wegen der
Dichteabhidngigkeit der dielektrischen Funktion gehen aber mit rdumlichen und zeitlichen Tem-
peraturschwankungen in der Atmosphére auch Schwankungen des Brechungsindex der Luft ein-
her. Einer die Atmosphire durchlaufenden Wellenfront werden deshalb zuféillige Phasen- und
Amplituden-Schwankungen aufgeprigt. Fiir astronomische Beobachtungen von guten Stand-
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orten aus sind Intensitdtsvariationen allerdings von untergeordneter Bedeutung. Deshalb wird
im folgenden zur Beschreibung der optischen Phase der gestorten Wellenfront die Nahfeld-Nihe-
rung verwendet, daf} heifit Fresnel-Beugungseffekte an den héchstgelegenen Turbulenzregionen
bleiben unberiicksichtigt.

Die Gebiete in der Atmosphére, iiber die der Brechungsindex als konstant angesehen werden
kann, sind die bereits erwdhnten Turbulenzzellen. Im folgenden wird angenmommen, dafl sich
der Brechungsindex n(r,t) der Atmosphidre am Ort r und zur Zeit ¢ in eine Summe aus einem
mittleren Brechungsindex, ng, und einem zufillig schwankenden Beitrag, ni(r,t), zusammen-
setzen 148t, dafl heifdt:

n(r,t) = no + ni(r,1). (1.8)

1.2.1.1 Charakterisierung der rdumlichen Brechungsindex-Schwankungen

In die Transferfunktion von optischen Systemen, die durch atmospérische Turbulenz abbilden,
geht die rdumliche Strukturfunktion D, der zufilligen Brechungsindex-Schwankungen ein, dafl
heifit die Varianz von n zwischen zwei Orten r; und rj:

Dn(r1,r2) = {|na(r1) — na(ra)[?). (1.9)

Dabei bezeichnet () den statistischen Erwartungsoperator. Nach Kolmogorov (1961) wird die
kinetische Energie von Bewegungen auf grofiler Skalenlinge in einer turbulenten Strémung
allméhlich auf Bewegungen mit kleinerer Skalenldngen {ibertragen. Die Skalenlinge der Be-
wegung, auf der die Turbulenz urspriinglich entstanden ist, wird in diesem Zusammenhang als
obere Skalenlénge bezeichnet. In Gebieten gréfler als die obere Skalenldnge laufen die von den
lokalen geographischen und meteorologischen Bedingungen abhingenden Antriebsprozesse der
turbulenten Bewegung ab, zum Beispiel groiriumige konvektive Luftbewegungen in der Tro-
posphére oder die starken Scherwinde in der Tropopause. Die untere Skalenlidnge ist diejenige,
ab der die turbulente Bewegung durch die molekulare Viskositit zum erliegen kommt und die
iiberschiissige kinetische Energie in Wirme umgewandelt wird. Nimmt man ein lokal homoge-
nes und isotropes nq(r1) an, so ist nach Kolmogorov fiir Abstandsbetrige r = |r; — ra| sehr
viel grofer als die untere Skalenldnge Iy der Tubulenzzellen und sehr viel kleiner als der oberen
Skalenldngen, Lo, die Strukturfunktion fiir den Brechungsindex isotrop geméf:

Dn(r h) = C2R)r3; lygr< L. (1.10)

Die Strukturkonstante C,2(h) ist dabei ein Ma8 fiir die Stiirke der Brechungsindex-Schwank-
ungen in der Hohe h iiber dem Boden. Die statistische Verteilung der Skalenldngen 1= (I,1,,1,)
der Turbulenzzellen wird durch die spektrale Leistungsdichte, ®,(k), beschrieben, wobei k =
(2m/lz, 2w/, 27 /1) der rdumliche Wellenzahlvektor ist. Die Kenntnis dieses Spektrum {iber
einen moglichst groflen rdumlichen und zeitlichen Spektralbereich ist entscheidend fiir den Ent-
wurf eines jeden AO-Systems. Gemifl dem Wiener-Khinchin Theorem ist ®, (k) die Fourier-
Transformierte der rdumlichen Autokorrelation von nq(r):

1 .
D, (k) = W /dr(nl(rl) —ny(rs — r1)>e_lkr. (1.11)
Fiir isotropes ny 138t sich diese Gleichung als Funktion der skalaren Groflen r und k& = |k|
ausdriicken (Tatarski 1967):
I
D, (k) = 52 / rdr{ni(r1) — ni(rq — r1))sin(kr). (1.12)
m lo

Fiir lo — 0 und Lo — oo reduziert sich die letzte Gleichung zum Kolmogorov-Spektrum (Ishi-
maru 1978)
®,(k, h) = 0.033C,(h) 2k~11/3, (1.13)
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In der freien Atmosphére betrigt Iy typischerweise einige Millimeter, und Lg betrigt mindestens
einige Meter (Buscher et al. 1995). Tm entsprechenden Bereich 27/ Lo < k < 2m/lg ist experi-
mentell von einer Vielzahl verschiedener Autoren bestidtigt worden, dafl die Turbulenz gut durch
das Kolmogorov-Modell beschrieben werden kann (Roddier und Roddier 1973, Buscher et al.
1995). Auf Skalen ! > Lo nimmt die Leistung im tatsichlichen Spektrum der Brechungsindex-
Variationen nicht weiter mit I''/3 zu, sondern 14uft in eine Sittigung mit einem weniger steilen
Potenzgesetz (dieser Bereich ist durch ein sogenanntes von-Karman-Spektrum beschreibbar).
Die durch die Brechungsindex-Variationen hervorgerufenen Schwankungen in der optischen Pha-
se ¢ einer urspriinglich ebenen Wellenfront kénnen durch die Phasen-Strukturfunktion

Dy(r1,r2) = (|$(r1) — ¢(r2)|*) = 20, — 2($(r1)(r2)). (1.14)

beschrieben werden. Hierin bezeichnet o,% wiederum die Varianz der Phase in einer Referen-
zebene, etwa der Eintrittspupillenebene des abbildenden Systems. Nach Fried (1967) gilt unter
der Annahme einer Kolmogorov-Turbulenz gemafl Gl. (1.13) fiir die Strukturfunktion der opti-
schen Phase zwischen zwei Punkten im Abstand r einer ebenen Wellenfront, die die Atmosphére
durchlaufen hat:
Dy (r) = 6.88(r/r0)%/®  (in rad?). (1.15)

Hierin ist

ro = ro(X, ¢) = [0.423(2m/A) % sec(¢)po] ~3/® o AS/5 (1.16)
die Kohérenzlinge der Turbulenz, auch Fried-Parameter genannt, die neben der optischen Wel-
lenldinge A auch von der Zenitdistanz ( abhingt, unter der die Wellenfront die Atmosphire
durchlduft. po ist das 0-te Moment der Brechungsindex-Strukturkonstante, deren n-tes Mo-
ment gegeben ist durch

Yin :/an(h)h”dh, (1.17)

wobei sich das Integral iiber alle turbulenten Atmosphéirenzonen iiber dem Teleskop erstreckt.
Der Fried-Parameter ist die charakteristische Lange, {iber der die Stérung der Wellenfront
eine gleichmifBlige Verkippung derselben ist (oder genauer: der Durchmesser, iiber dem die
Standardabweichung der gestérten Wellenfront von einer ebenen Welle 1 rad betrigt). Weil
ro lUberproportional mit der Wellenlinge ansteigt, ist es grundsitzlich leichter bei gréfieren
Wellenldngen beugungsbegrenzte Aufnahmen mit Teleskopen zu erzielen, als bei kiirzeren. Al-
lerdings nimmt die erreichbare rdumliche Auflésung nach dem Rayleigh-Kriterium mit zuneh-
mender Wellenldnge ab. Mit Gl. (1.16) ist das Seeing s definiert als die volle Halbwertsbreite
(FWHM) des gestorten Bildes einer Punktquelle:

s = 1.22(\/rq) < A~Y/5, (1.18)

Der isoplanatische Winkel, also der Winkel, innerhalb dem die Stérung der Wellenfront als
unverdndert angesehen werden kann, ist fiir ein Kolmogorov-Spektrum gegeben durch (Fried
1982):

0o = 00(\C) = [2.91(2m/A)?sec®/3(C)ps 3] ~3/° (1.19)
= 0.314ro/H, (1.20)

mit
H = 0.314(ro/00) = sec(C) (us/3/10)>/® (1.21)

als der mittleren H6he der turbulenten Atmosphérenschicht iiber dem Teleskop.

Das atmosphérische Héhenprofil fiir die Strukturkonstante des Brechungsindex kann grob in drei
Zonen aufgeteilt werden: In einen Bereich in unmittelbarer Ndhe des Teleskops bis in Héhen von
etwa 100 m, in der Wechselwirkungen des Windes mit Oberflichenkonturen oder der Einflufl
kiinstlicher Wirmequellen die Turbulenz dominieren. Desweiteren in einen H6henbereich bis et-
wa 1 km, in dem die durch Sonneneinstrahlung hervorgerufene tageszeitliche Erwidrmung maf-
geblich fiir turbulente Luftbewegungen sorgt. Und schliellich der Bereich der starken H6hen-
winde in der Tropopause in etwa 10 km Ho6he iiber N.N. Ab einer Hohe von etwa 25 km sind
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Schwankungen im Brechungsindex vernachlissigbar klein. Da es fiir den Standort Calar Alto
noch keine Messung des zeitlich gemittelten C,2-H&henprofils gibt, wurde fiir die Leistungsana-
lyse auf ein Modellprofil von Hufnagel (Valley 1980) zuriickgegriffen. Um auch lokale bodennahe
Turbulenz zu beriicksichtigen wurde zu diesem Modell zusitzlich noch ein &hnliches Profil ad-
diert, bei dem die Strukturkonstante in einer Hohe von etwa 100 m ein Maximum aufweist. Fiir
eine Hohe h liber dem Observatorium, welches auf der Hhe ho iiber N.N. liegt (beide Grofien
in km), ist die zur Simulation verwendete Modell-Strukturkonstante gegeben durch:

C2(h) = (A4/0.76)%/3
x{(B/0.50)%/3(1.45 x 1075 + 3.34 x 107 7"A~%/3)exp[—h/0.08]
+1.10{10™ exp[—h/1.5] +2.20 x 10™*3(v/0)?(h + ho)'exp[—(h + ho)]}}
(in m—2/3). (1.22)

Der Vorfaktor mit dem Parameter B ist der Skalierungsfaktor fiir das bodennahe Seeing. Der
andere Vorfaktor mit dem Parameter A ist der Skalierungsfaktor fiir das insgesamt resultieren-
de Seeing, welches auch die Turbulenzzone in ungefihr 1 km Héhe {iber dem Standort [erster
Term in der dritten Zeile von Gl. (1.22)] und die H6henwinde in 10 km Ho6he (zweiter Term
in der dritten Zeile) mit einschliet. Durch Verindern des Parameters v/, dem Verhéltnis der
Windgeschwindigkeit in der oberen Atmosphére zur mittleren Windgeschwindigkeit, kann der
Beitrag der H6henwinde zur Turbulenz unterschiedlich gewichtet werden. Fiir den bodenna-
hen Seeing-Beitrag im Zenit werden durchgehend 0.5" im V-Band angenommen (entsprechend
B = 0.5), wihrend der zweite Skalierungsfaktor A gleich dem angenommenen beobachteten
Seeing (in Bogensekunden) bei 0.55 pm eingestellt wird. Das Verhiltnis v/7 wird gleich eins
gesetzt. Bodennahe Turbulenz hat auf die Strukturkonstanten-Momente niedriger Ordnung den
starksten Einflufl (daBl heilt besonders auf rq), wohingegen die Momente héherer Ordnung (vgl.
die charakteristische Zeitkonstante der Turbulenz im néchsten Abschnitt) am stirksten durch
Turbulenz in hohen Luftschichten beinfluit werden. Obiges Modell fiir die Strukturkonstante
sollte deshalb pessimistisch genug gewéhlt sein. Fiir A = 0.55 pm liefert obiges Modell bei ei-
nem angenommenen Zenit-Seeing auf Meereshéhe von 1 (einer Kohdrenzlinge von rg = 14 cm
entprechend) den isoplanatischen Winkel 6y = 1.7". Abb. 1.5 zeigt flir ein Zenit-Seeing auf
Meereshdhe von 1" im Sichtbaren das Hohenprofil der Modell-Strukturkonstante und das Pro-
fil der mit der Héhe multiplizierten Strukturkonstante. Letzteres veranschaulicht die Beitrige
einzelner Héhenbereiche deutlicher. Es ist der Fall ho = 2.2 km, der H6he des Calar Alto iiber
N.N. enstprechend, dargestellt.

1.2.1.2 Charakterisierung der zeitlichen Schwankungen

Um die zeitlichen Brechungsindex-Schwankungen zu modellieren kann die Taylorsche ” Frozen-
Flow”-Hypothese (Ishimaru 1978) herangezogen werden. Nach dieser wird angenommen, daf} bis
auf eine gleichférmige Translation der Brechungsindex-Schwankungen mit der Geschwindigkeit
v(h) parallel zur Eroberfliche die Variationen iiber kurze Zeitintervalle unverdndert bleiben.
Mit diesem Modell gilt dann fiir die verallgemeinerte Strukturfunktion des Brechungsindex in
einer bestimmten Hohe:

Dn(rl,tl;rz,tz) = <|’I’L1(I‘1,t1) - nl(I‘z - V(tz - tl),t1)|2> . (123)

Die Zeitkonstante 19, auf der die Turbulenz als konstant angesehen werden kann, ist nach
Greenwood (1982):

70X, ¢) = [2.91(27/X)2sec(¢)vs /] /7 (1.24)
0.314ro/v, (1.25)

70

Il

mit vy als dem 0-ten Moment der Windgeschwindigkeit v(h), deren n-tes Moment gegeben ist
durch

vy = /an(h)v”(h)dh, (1.26)
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Abbildung 1.5: Profil der Modell-Strukturkonstante des Brechungsindex, C,2, in Abhingigkeit
von der Héhe h iiber dem Calar Alto fiir ein Zenit-Seeing auf Meereshéhe von 1" im Sichtba-
ren. Zur Verdeutlichung der einzelnen H6henbeitrdge ist auch die mit der H6he multiplizierte

Strukturkonstante eingetragen.

und mit
5 = 0.314r0/70 = (vs3/po) ~>/° (1.27)

als der effektiven, Turbulenz-gewichteten Windgeschwindigkeit. Fiir das Héhenprofil der Wind-
geschwindigkeit wird das Standard-Modell nach Bufton (1973) angenommen:

v(h) = vy +30exp {—[(h— (9.4 — ho))/(4.8 — ho)]*} (in m/s), (1.28)

worin h wiederum in km gemessen wird. Als Windgeschwindigkeit iiber Grund, v4, wurde ein
relativ hoher Wert von 15 m/s gewidhlt. In Abb. 1.6 ist das verwendete Geschwindigkeitsprofil
dargestellt.

Fir A = 0.55 pm liefert obiges Modell fiir ein angenommenes Zenit-Seeing auf Meeresh6he von
1" ein 79 = 3 ms. Tab. 1.2.1.2 faBit die Zenit-Werte der erwarteten Turbulenzparameter in drei
spektralen Bindern bei unterschiedlichem Seeing fiir das verwendete Calar-Alto-Atmosphéren-
modell nochmals zusammen. Die entsprechenden Werte auf Meereshéhe unterscheiden sich fiir
ro um etwa 13 %, fiir 6p um etwa 6 % und fiir 79 nur noch um ungefihr 1 %.

1.2.1.3 Modale Darstellung der gestorten Wellenfront

Wie in der Einfiihrung bereits erwdhnt, kann die Phase ¢(r, ) einer gestérten Wellenfront iiber
einer kreisférmigen Eintrittspupille als Summe iiber orthogonale Zernike-Polynome, Z;(r) =
Zj(n, m), ausgedriickt werden, wobei n die radiale Ordnung des Polynoms und m die (azimu-
tale) Frequenz einer Sinus- beziehungsweise Kosinus-Welle in der Pupillenebene ist (Noll 1976).
Normalisiert man die Zernike-Polynome so, daf§ die Standardabweichung eines jeden Polynoms
iber der Pupille gleich eins ist, 148t sich fiir die gestérte Wellenfront schreiben:

¢(r,t) = Zaj (1) Z;(r), (1.29)
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Abbildung 1.6: Héhenprofil der Modell-Windgeschwindigkeit iiber Calar Alto.

mit den Amplituden a; als den sogenannten Zernike-Koeffizienten. Die Summe in der letzten
Gleichung startet bei j = 2, da eine Anderung in Z; nur einer Anderung der mittleren Phase
iber der Apertur entspricht, was mit einem Hartmann-Shack-Sensor nicht gemessen werden
kann. Das Quadrat der rdumlichen Standardabweichung iiber der Pupille und die zeitliche Mit-
telung iiber viele verschiedene instantane Wellenfronten ergibt dann die Varianz 0'¢2 der Wellen-

fronstérung in rad? der Phase (bezogen auf eine im allgemeinen ebene Referenz-Wellenfront):

[o 0]

a¢_/¢ (r,t)dr) :Z (1.30)

j=2

Fiir eine Kolmogorov-Turbulenz ist das mittlere Quadrat <aj2) der Zernike-Koeffizienten fiir die
gestorte Wellenfront von einer unaufgelésten Einzelquelle {iber einer Apertur vom Durchmesser

D gegeben durch:
D\ /3
(af) =4; (—) ; (1.31)

To

wobei die Stérke d; von der radialen Ordnung von Z; abhéngt. Die Zahlenwerte fiir die ersten 11
Ordnungen von §; zusammen mit der Beschreibung der Moden sind in Tab. 1.2.1.3 angegeben.

Demnach betrégt die Leistung in der Schwerpunktsbewegung (vertikaler und horizontaler Ver-
satz beziehungsweise Tip und Tilt) im rdumlichen Frequenzspektrum 87 %. Eine gute Tip-Tilt-
Korrektur in einem AO-System ist also fiir die erreichte Qualitdt im addierten Bild von grofler
Bedeutung. Der nur durch Tip-Tilt verursachte Wellenfrontfehler (bei perfekter Korrektur der
héheren Ordnungen) ist

(Gpr Dmaz = 0.896(D/ro)%/3 (1.32)
und der Restfehler in den hdéheren Ordnungen bei vollstindiger Beseitigung der Tip-Tilt-
Bewegung ist

(06 )maz = 0.134(D/r)*/? (1.33)
Das bedeutet, dafl am 3.5-m-Teleskop auf Calar Alto bei einem mittleren Seeing von 1.0” im
V-Band die perfekte Korrektur des Tip-Tilt-Beitrags in der Stérung bereits eine Strehl-Zahl von
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V-Seeing | Band | 6 ) o 70
(Meereshdhe) (“) (Cm) (”) (ms)

K [03] 168 | 17 | 30

0.5" J 04| 8 | 8 | 15

vV 04| 32 | 3 6

K (07| 84 | 8 | 15

1.0" J 0.7 | 43 4 7

vV 09| 16 | 2 3

K (09| 56 | 5 | 10

1.5" J 1.1 28 | 3 4

vV |13 11 1 1

Tabelle 1.2: Zenit- Werte der erwarteten Turbulenzparameter fiir unterschiedliches Seeing im V-
Band auf Meereshéhe fiir jeweils drei spektrale Bédnder. Zugrunde liegt die Modellatmosphére
fiir Calar Alto, 2200 tiiber N.N.

j Aberration 0'7-2 | d;

1 | Phasenverschiebung | 1.030

2 Vertikaler Versatz 0.582 | 0.448
3 | Horizontaler Versatz | 0.134 | 0.448
4 Defokus 0.111 | 0.023
5 Astigmatismus 0.0880 | 0.023
6 Astigmatismus 0.0648 | 0.023
7 Koma 0.0587 | 0.0062
8 Koma 0.0525 | 0.0062
9 0.0463 | 0.0062
10 0.0401 | 0.0062
11 Sphérische 0.0377 | 0.0024

Tabelle 1.3: Phasenvarianz o; [in Einheiten von (D/r¢)%/3] nach Korrektur der ersten j Zernike-
Polynome, und die Stirke der Zernike-Koeffizienten §; = 0 — o;_{ [in (D/r0)® 3-Einheiten]
fiir eine durch Kolmogorov-Turbulenz gestérte ebene Wellenfront.

24 % im K-Band ergeben wiirde. Die Verhiltnisse bei anderen Seeing-Verhiltnissen und auch
anderen Beobachtungsbdndern ist in Abb. 1.7 dargestellt. Um demnach in den Bidndern H und
J bel einer reinen Tip-Tilt-Korrektur ebenfalls eine Strehl-Zahl um 25 % zu erreichen, miifite
das Seeing kleiner als etwa 0.5” sein. Eine Beschrdnkung nur auf die Korrektur der Stérungen
héherer Ordnungen als Tip-Tilt bringt zunéchst {iberhaupt keine signifikante Verbesserung in
der Bildqualitit. Es sei denn, man zeichnet die AO-Daten mit sehr kurzen Belichtungszeiten auf
und wendet anschliefiend Bildrekonstruktionsverfahren aus der Speckle-Interferometrie an (zum
Beispiel das sogenannte Simple-Shift-and-Add mit anschlielender Entfaltung, vgl. Ott 1997).
Bei einem Seeing grofler als etwa 1.5” im V-Band resultiert aus einer reinen Tip-Tilt-Korrektur
alleine ebenfalls keine merkliche Bildverbesserung mehr.

1.2.1.4 Kalibrationsprozeduren und Wellenfront-Rekonstruktion in ALFA

Nachdem der Begriff der Zernike-Moden genauer erklidrt wurde, soll insbesondere im Hinblick
auf Kap. 3 im folgenden kurz auf die wesentlichen Kalibrationsschritte und die eigentliche
Wellenfront-Rekonstruktion in ALFA eingegangen werden.

Um die Referenz-Wellenfront fiir den WFS zu gewinnen, wird wie folgt vorgegangen: Zunéchst
werden die Null-Lagen der DM-Stellelemente definiert. Dazu wird das beugungsbegrenzte Bild
des Referenz-Faserausgangs (Fluorid-dotierte Quarzglas-Monomodenfaser mit 10 pym Kern-
durchmesser) im f/10-Fokus bei 1.1 ygm im Bild der OMEGA-Kamera auf eine Strehl-Zahl von
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Abbildung 1.7: Phasenvarianz O'jz der gestérten beziehungsweise korrigierten Wellenfront in
Abhédngigkeit vom Seeing 6; im V-Band und dem Grad der (als perfekt angenommenen)
atmosphérischen Kompensation in den Nahinfrarotbidndern J und K fiir das Calar-Alto-

Atmosphdrenmodell (Beobachtung in Richtung des Zenits).

mindestens 80% optimiert. Zur Zeit geschieht diese Korrektur der (einschliefilich bis zum ersten
dichrotischen Strahlteiler auftretenden) statischen Aberrationen durch ein manuelles Verstellen
der DM-Aktuatoren in einer Iteration. In der Zunkunft soll diese Kalibration der Nullstellung
des DMs automatisch geschehen, indem nach dem Prinzip des Kriimmungssensors aus intra-
und extrafokalen OMEGA-Bildern die an den DM anzulegende Moden-Kombination errechnet
wird, um ein beugungsbegrenztes Bild der Referenz-Faser bei offenem Regelkreis zu erhalten.
Anschliefliend wird der Fokus des Hauptteleskops auf einen natiirlichen Stern scharf gestellt und
die WFS-Kamera zusammen mit der Gesichtsfeldblende im Zwischenfokus auf den LLS fokus-
siert. Mittels des dem WFS-CCD vorgeschalteten Objektivs (Relay Lens in Abb. 1.4) kann der
mittlere Abstand der Subaperturbilder und die absolute Lage des gesamten Brennfleckmusters
auf dem CCD eingestellt werden. Nun wird die Referenzfaser entlang der optischen Achse so
verfahren, dafl die relativen Abstinde der entsprechenden Hartmann-Brennflecken mit denje-
nigen des zuvor gemessenen LLSs iibereinstimmen. Damit sind die relativen Null-Lagen der
Subaperturbilder definiert, auf die spéiter geregelt werden soll.

Da sich die Entfernung der Natrium-Schicht im Lauf der eigentlichen Beobachtung dndert, mufl
der WFS regelméfig nachfokussiert werden, um keinen Defokus auf das wissenschaftliche Instru-
ment zu iibertragen (s. Kap. 1.5.3.4). Die Grofle des von der Software gewihlten Subapertur-
Bereiches zur Wellenfront-Gradientenmessung betrigt etwa 4” x4”; der genaue Wert hangt von
der gewdhlten Anzahl der Mikrolinsen im Linsenarray und der Pixel-Skala ab. Je nach Groéfle
des LLSs kann der Mafistab 0.75” /Pixel oder 1.25” /Pixel betragen.

Durch die verhiltnismi3ig niedrige (aber ausreichende) rdumliche Aufldsung bei der Messung
der Wellenfront mit einem der fiinf zur Verfiigung stehenden Mikrolinsenarrays kann die Pha-
senfront nicht an allen, der Aktuatoranordnung im DM entprechenden Punkten bestimmt wer-
den (sogenannte zonale Messung). Daher miissen die Steuersignale an den DM mittels eines
Interpolationsschemas abgeleitet werden. Bei der modalen Regelung wird die Wellenfront in
der Teleskoppupille durch Projektion auf eine bestimmte Basis angendhert, die aus einem Satz
von Funktionen gebildet wird, die der DM formen kann. Als néchster Schritt in der der AO-
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Kalibration muf} deshalb die zweidimensionale Antwortfunktion des DMs ermittelt werden.
Dazu werden in ALFA die Moden der gewihlten Basis (zum Beispiel Zernike-Moden) an den
DM angelegt, und die resultierenden Brennfleck-Muster mit dem WFS gemessen. Damit ist
die Wechselwirkungs-Matrix © definiert, mit m = ®a. Der Vektor m enthilt alle Positionen
der Hartmann-Brennflecken und a ist der Vektor mit den Zernike-Koeffizienten. Eine Konse-
quenz der modalen Rekonstruktion ist es, dafl die an den DM angelegten Moden nach dem
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis, mit dem sie berechnet werden, gewichtet werden kénnen.

Um flexibel auf unterschiedliche Beobachtungsbedingungen reagieren zu kénnen, kann ebenso
die Position der Hartmann-Brennflecken auf zwei verschiedene Arten ermittelt werden. Einmal
durch Schwerpunktsbestimmung, zum anderen durch Fit eines parabolischen Profils um ein
kleines Feld um den Maximalwert in der Subapertur. Die Messung nach der letzten Methode
ist besonders fiir den Fall geeignet, wenn ein Linsenarray mit einer geringen Anzahl von Suba-
perturen (und dementsprechend maglicher verlingerter Integrationszeit) gewihlt wurde. Damit
wird der Einflufl des Detektorrauschens auf die Messgenauigkeit verringert.

Die Wellenfront-Rekonstruktion, dafl heifit das Bestimmen der Zernike-Koeflizienten a, ge-
schieht numerisch durch Berechnung der Inversen des Matrizenprodukts @7 ®, woraus sich
a = (070)! xOTm als Lésung nach der Methode der kleinsten Quadrate von m = @a
ergibt (Rousset 1994b). Da die Bestimmung der Wellenfront-Gradienten iiber jeder Subapertur
und die darauffolgende Berechnung des Steuersignals an den DM in einer Zeit kiirzer als etwa
einer Millisekunde erfolgen muf}, werden dazu in ALFA insgesamt 20 digitale Signalprozessoren
(DSPs) parallel eingesetzt. Die gesamte Zeit, die zwischen Aufnahme des Signals und der dazu-
gehorigen Bewegung des Aktuators vergeht, betrdgt damit zum Beispiel 0.7 ms falls 15 Moden
von 20 Subaperturen rekonstruiert werden. Weitere Einzelheiten zur AO-Elektronik sowie zur
dazugehorigen Steuer- und Regelungssoftware finden sich in Hippler (1996) sowie Hippler und
Glindemann (1997).

1.2.2 Extinktion

Die Transmission T4 der Atmosphére fiir den unter dem Zenitabstand ¢ nach oben laufenden
Laserstrahl ist:

Ta(¢) = exp (—7r, sec() , (1.34)

mit 77, als der senkrecht nach oben gemessenen optischen Dicke der Atmosphére {iber dem
Observatorium in der H6he h = Hp iiber N.N. bis zur im Moment als unendlich diinn ange-
nommenen Natrium-Schicht in der Héhe h = Hy,, daf} heifit:

Hna
TL:/ krdh . (1.35)
Hp

Der wellenldingenabhingige Extinktionskoeffizient k7, in der letzten Gleichung setzt sich aus dem
Absorptionkoeffizienten, e, und dem totalen Volumen-Streukoeffizienten der Luft, 3, zusammen:

kL(A h) = an + By + o4+ Ba . (1.36)

Dabei bezeichnet M die Beitrige von Luftmolekiilen und A diejenigen von Aerosolen (kolloidale
Luftpartikel mit Teilchenradien von 0.1 — 10 pm).

Im sichtbaren Wellenldngenbereich liefert die Bandenabsorption von Ozon den gréfiten Bei-
trag zu aps. Bei 589 nm ist allerdings ap; < 1072 km™! fiir A = 0 km und kann deshalb
hier vernachldssigt werden. Bas ist der Rayleighsche Volumen-Streukoeffizient: Bar (A, h) =
oum (A)Nar(h), mit opr als dem totalen Rayleigh-Streuquerschnitt pro Molekiil und Nas als
der Molekiilzahldichte. Bei 589 nm ist op = 3.38 x 103! m? (McCartney 1976). Depo-
larisierungsfaktoren wegen der Anisotropie der Molekiile oder wegen polarisiertem einfallen-
den Licht konnen hier vernachlissigt werden. Ebenso kann mit ausreichender Genauigkeit ein
isothermes Atmosphirenmodell fiir die Molekiilzahldichte, Njs, verwendet werden, dafl heifit
Nur = (No)a exp (—h/Hj) mit der Teilchenzahldichte bei 0 km Hhe von (Ng)ar = 2.55 x 1025
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(rL)m | 0.057
Sichtweite | 5 km | 10 km | 20 km | 100 km
(10.)a 0.425 | 0.212 | 0.106 0.021

Ta(0°) [62% | 76% | 85% | 92%

Tabelle 1.4: Extinktionsmodell der Atmosphdre fiir den Natrium-Laser. Fingetragen ist die
optische Dicke fiir Absorption durch und Streuung an Molekiilen, (71,)r, sowie Aerosolen fiir
verschiedene Triibungsgrade (Sichtweite auf Meeresniveau), (71,)a. Ta(0°) ist die Transmission
der Atmosphdre in Zenit-Richtung und bei 589 nm.

m~3 und der Skalenhéhe H, = 7996 m fiir die Standard-Atmosphére in mittleren Breiten bei
15° C (Penndorf 1957). Integration von Gl. (1.35) nur fiir die Rayleigh-Streuung ergibt mit
Ho =2 km und Hy, = 92 km eine entprechende optische Dicke von (71,)ar = 0.057 oder eine
Transmission von (T4)p = 94 %. Der Unterschied zwischen der optischen Dicke aufgrund von
Rayleigh-Streuung im Sommer und im Winter (giinstiger wegen der hSheren Teilchenzahldichte
auf Meeresniveau) betrdgt nur etwa 2%.

Der am stirksten variierende Anteil im Extinktionskoeffizienten rithrt von Aerosolen her. Die
in McClatchey et al. (1978) angegebene GroSen- und Hohenverteilung der Partikel fiir eine
starke Triibung der Atmosphére (5 km Sichtweite auf Meeresniveau) durch ein kontinentales
Aerosol-Modell (eine hier ungiinstige Annahme) mit méafigem Beitrag durch stratosphérische
Vulkanasche wurde durch Extrapolation auf folgende, fiir ein typisches Observatorium relevan-
ten Triibungsgrade erweitert: Leichte Triibung (10 km Sichtweite), klar (20 km Sichtweite), sehr
klar (100 km Sichtweite). Zusammen mit dem experimentell ermittelten Brechungsindex von
1.530 - 0.0063 fiir den hier verwendeten Aerosol-Typ (Volz 1972) ergibt die Mie-Theorie fiir die
kleinsten Aerosole die in Tab. 1.2.2 angegebenen optischen Dichten fiir Streuung bei 589 nm,
wobei die Integration {iber die Hohe wiederum bei hp = 2 km startet. Der Imaginérteil des
Brechungsindex bestimmt zusammen mit der Gréflenverteilung der Partikel den Absorptions-
koeffzienten a4, der bei der hier betrachteten Wellenldnge um etwa den Faktor 15 kleiner als
B4 ist. Dementprechend betrigt der Anteil der Absorption an der gesamten Extinktion durch
Aerosole nur etwa 7 %. Zusammengefafit mufl nach Tab. 1.2.2 also mit einer Variation in der
Zenit-Transmission des Laserstrahls von etwa 30% gerechnet werden, wobei sich die Extremwer-
te zwischen etwa 60 % und 90 % bewegen. Extinktion durch (dichte) Zirrus-Wolken wird hier
nicht betrachtet, da ihr Auftreten die Beobachtung an einem gutem Standort nur unwesentlich
beeintréchtigen sollte.

1.2.3 Die mesophirische Natrium-Schicht

Es wird heute angenommen, dafl das Vorhandensein von Metallen in atomarer Form in der
hohen Atmosphire zum grofien Teil durch Meteoriteneintrag zustande kommt. Dem Beitrag
des einfallenden Sonnenwind oder der terrestrischen Zufuhr durch Vulkanausbriiche oder durch
aufgestiegene Meeressalzkristalle wird nur ein unwesentlicher Anteil zugemessen. Beim Umlauf
um die Sonne sammelt die Erde tdglich mehrere tausend Tonnen an interplanetarem Material
auf, der zumeist in Form von Mikrometeoriten in der Atmosphére ab einer H6he von etwa 130
bis 110 km verdampft. Ab der Mesopause (um etwa 80 km Hohe) starten chemische Reaktionen
zwischen den durch gleichzeitiges Verdampfen und Sublimation freigesetzten Atomen und freien
Sauerstoff-Radikalen sowie Oz. Von den Gruppen an freien Atomen in der Schicht zwischen der
Hohe des ersten Aufleuchtens und der Mesopause weisen viele im Sichtbaren Resonanzlinien auf,
vornehmlich die Alkali-Metalle wie Lithium, Natrium und Kalium. Maximal ist das Produkt aus
Anzahldichte und Absorptionsquerschnitt fiir Natrium (vgl. Tab. 1.2.3 und nichstes Kapitel),
weshalb seine Anregung fiir die héchsten LLSe am vorteilhaftesten ist.

Licht-Radar-Messungen der oberen Atmosphére (Gardner et al. 1986, Gardner und Voelz 1987,
Qian und Gardner 1995) ergeben fiir mittlere nérdliche geographische Breiten eine mittlere Hohe
der Natrium-Schicht (Maximum des Dichteprofils) von Hy, = 92 km bei einer mittleren Dicke



1.2. EIN ATMOSPHARENMODELL FUR CALAR ALTO 29

Hoéhe, Hy, 92 4+ 2 km
Dicke, AHn, 542 km
Saulendichte, py, (2 —10) x 1013 m=2
Tégliche Variation in pya, dpng +40 %
Temperatur, Ty, 215+ 15 K

Tabelle 1.5: Parameter der mesosphdrischen Natrium-Schicht fiir das Calar-Alto-Modell. Die
angebenen Schwankungsbreiten sind die dreifachen Standardabweichungen in den bisher von
verschiedenen Autoren durchgefiihrten Messungen in mittleren nérdlichen geographischen Brei-
ten.

(FWHM des mittleren Dichteprofils) von d Hy, = 5 km. Die Schwankungsbreite der Schichthéhe
und -dicke betrdgt im Mittel etwa + 2 km. Obwohl der Schwerpunkt der héchsten Natrium-
Atomzahldichte also etwas oberhalb der Mesopause liegt, soll die entsprechende Schicht wei-
terhin als mesosphéirische (und nicht als thermosphirische) Natriumschicht bezeichnet werden,
weil im Bereich der Natrium-Schicht die tiefsten Temperaturen der Atmosphére auftreten. Diese
betrigt in 92 km H6he im jahreszeitlichen Mittel Ty, = (215 4 15) K. Die fiir die Anwendung
im Zusammenhang mit LLSen giinstige Eigenschaft einer im Mittel verhiltnisméssig scharf
begrenzten Schicht an freien Natrium-Atomen hat vermutliche folgende Ursachen: Zunéchst
fithrt die nach unten stirker werdende Abbremsung der Mikrometeoriten zu einer quasi-lokalen
Anreicherung (einen nahezu konstanten Teilchenstrom vorausgesetzt). Entmischende Diffusi-
onsvorginge weisen fiir die im Vergleich zum Hintergrund-Gas schweren Natrium-Atome kleine
Skalenldngen auf. Desweitern flihren starke horizontale ausgerichtete Windfelder unterhalb etwa
100 km zu einer raschen Verteilung der Natrium-Atome. Dieser Schichtungsprozefi kann durch
grofirdumige vertikale und konvektive Luftstromungen untersiitzt werden. Diese k6énnen sich
wegen dem negativen Temperaturgradienten in der Mesosphére ausbilden.

Warum im Bereich der Mesopause iiberhaupt freies Natrium der Atmosphére vorhanden ist —
wo doch Natrium eine chemisch duflert reaktive Substanz ist — kann durch den geschlossenen
photochemischen Chapman-Reaktionszyklus erklirt werden (Kirchhoff 1983). Dieser beschreibt
die Oxydation der freien Natrium-Atome, den Ubergang in den angeregten Zustand durch Re-
duktion und die anschlieBende Abregung durch Abstrahlung eines Photons. Das Flufimodell
von Kirchhoff (1983) sagt kein dauerhaft in der Atmosphére vorhandenes Natrium voraus. Als
Senke fiir die Natriumverbindungen fungiert dabei der chemische Abbau der Natriumverbin-
dungen in der Stratosphire. Die mittlere Verweilzeit eines (im Chapman-Zyklus befindlichen)
quasi-freien Natriumatoms oberhalb der Mesopause liegt dabei nur etwa in der Gréfenord-
nung von 10 s bevor es chemisch gebunden wird. Fiir mittlere nérdliche geographische Breiten
schwankt die Sdulendichte an freien Natrium-Atomen im Bereich der Mesopause im Mittel
zwischen png = 2 x 103 m~=? (im Sommer) und 1 x 10'* m~2 (im Winter). Die Leistungsfihig-
keit eines jeden Natrium-LLS-Systems kann also auch von der Jahreszeit abhingen. Die tigli-
che Variation in der Natrium-Saulendichte betrigt etwa dpy, = +40 %. Die jahreszeitlichen
Dichteschwankungen konnen durch Temperaturidnderungen in der Mesopause und deren Ein-
fluB auf die chemischen Reaktionsraten erkldrt werden. Die tiglichen Schwankungen riihren
vermutlich von der Gezeitenwirkung auf die Atmosphérenschichtung her. Tab. 1.2.3 fafit alle
fiir die LLS-Anwendung relevanten Daten zur Langzeit-Charakterisierung der mesosphérischen
Natrium-Schicht nochmals zusammen.

Auswirkungen auf die Leistung eines AO-Systems mit Natrium-LLS haben auch sporadisch
auftretende diinne Natrium-Schichten, die sich der mittleren Natrium-Schicht zeitweise tiberla-
gern. Diese etwa einen Kilometer dicke Schichten kénnen auf Zeitskalen von Minuten nicht nur
die maximale Anzahldichte der Natrium-Atome um etwa den Faktor 10 erhéhen, sondern auch
den Schwerpunkt der Natrium-Schicht um mehrere 100 m verschieben (Clemesha 1995). Auf
die Folgen der daraus resultierenden Fokusverschiebung fiir das AO-System wird in Kap. 1.5.3
niher eingegangen.

Wie im ndchsten Abschnitt gezeigt wird, betrdgt der maximale Absorptionsquerschnitt oy, der
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Abbildung 1.8: Hyperfeinstruktur der niedersten Energieniveaus von Natrium mit den erlaubten
Dipoliibergéngen.

mesophirischen Natrium-Atome bei schmalbandiger Laseranregung maximal 8.9 x 1076 m?2,

Das heifit im giinstigsten Fall wird py,one & 10 % des Laserlichts absorbiert und als Fluo-
reszenzlicht wieder abgestrahlt. Es ist der im Vergleich zum Rayleigh-Streuquerschnitt (oar &
10731 m?) extrem groBe Wirkungsquerschnitt, der trotz der sehr niedrigen Anzahldichte der
Natrium-Atome ein fiir ein AO-System verwertbares Signal zuldf}t.

1.3 Das Fluoreszenzspektrum von Natrium

In diesem Abschnitt werden die wichtigsten physikalischen Wechselwirkungsprozesse der me-
sosphérischen Natrium-Atome mit Resonanzlicht und der Umgebung behandelt. Der fiir Na-
trium-LLSe bedeutsamste Ubergang ist derjenige der Dj-Linie. Das Spektrum des Riickstreu-
Wirkungsquerschnitts von mesosphérischem Natrium bei dieser Linie soll im folgenden abgelei-
tet werden.

1.3.1 Der Natrium D,-Ubergang

Natiirlich vorkommendes Natrium besteht zu fast 100 % aus einem Isotop mit der Massenzahl
23. Die Bahndrehimpuls-/Spin-Quantenzahl-Konfiguration des Grundzustandes des Leuchtelek-
trons ist 3281/2. Aus der Feinstrukturaufspaltung des ersten angeregten Zustandes des Valen-
zelektrons in 23Na in die beiden Zustinde 32P1/2 und 32P3/2 resultiert die Dublett-Struktur
der Natrium D-Linie, die der langwelligsten Resonanzlinie der Hauptserie, dem 3S<33P Uber-
gang, enstspricht. Der langwelligeren Linie dieses Dubletts, der D;-Linie, entspricht im Vaku-
um die Wellenldnge Ap, = 589.755 nm, der kurzwelligeren Dj-Linie entspricht die Wellenlénge
Ap, = 589.158 nm. Wegen der Wechselwirkung zwischen dem magnetischen Dipolmoment des
Kerns und dem Magnetfeld der Atomelektronen setzen sich beide Natrium D-Linien wiederum
aus mehreren Hyperfein-Ubergingen zusammen (s- Abb. 1.8).

Die Quantenzahl des Kernspins von 23Na betrigt I = 3/2. Der Grundzustand des Valenz-
clektrons von 23Na spaltet damit in zwei Hyperfeinzustinde auf, mit den Quantenzahlen des
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Ubergang 3251/2 32P3/2 Frequenzablage v; Relative
Nr. j F F (MHz) Ostzillatorstirke S

1 1 2 1091.1 5
2 1 1056.6 5
3 0 1040.8 2
4 2 3 -621.6 14
5 2 -680.5

6 1 -715.0 1

Tabelle 1.6: Relative Frequenzen und rdumlich gemittelte relative Oszillatorstdrken der Natrium
D,-Hyperfeiniibergdnge. Die Oszillatorstéirke fiir das gesamte Multiplett betridgt f = 0.9536.

Gesamtdrehimpulses aus Kernspin, I, und Elektron-Gesamtdrehimpuls, J, von F =T+ J =1
und 2, und einem Energieunterschied dquivalent zu 1771.6 MHz (Haken 1987). Die angeregten
Zusténde 32P1/2 und 32P3/2 spalten in jeweils (2J 4 1) Hyperfeinzustinde auf. Zusammen mit
der Auswahlregel fiir optische Dipolstrahlung, AF = 0, +1, ergeben sich die in Abb. 1.8 darge-
stellten Uberginge. Die natiirliche Lebensdauer wurde fiir alle angeregten Hyperfeinzustinde
als gleich gemessen und betrigt 7n, = 16.4 ns (Gaupp 1982). Daraus resultiert eine natiirliche
Linienbreite Avy, = 1/(277n,) = 10 MHz.

Die Oszillatorstérke fiir das gesamte Multiplett der Natrium D-Linie betrdgt f = 0.9536 (Gaupp
1982). Eine zufillige Verteilung angenommen, ist die Oszillatorstirke fiir das Multiplett der
Ds-Linie mit 2/3f doppelt so grof wie die der Dy-Linie, weshalb bei einem Natrium-LLS die
Anregung der Dj-Linie vorzuziehen ist. Das Verhéltnis der Summe der Oszillatorstirken der
Dy-Ubergéinge aus dem (F = 2)- bezichungsweise dem (F = 1)-Grundzustand verhilt sich im
thermischen Gleichgewicht (und unter Vernachldssung des Magnetfeldes) wie fiinf zu drei.

Die relativen Linienfrequenzen v; der sechs erlaubten Dy-Hyperfeiniiberginge sowie die zu-
gehdrigen relativen Oszillatorstirken S; [ohne Berficksichtigung des Hanle-Effekts (s. u.), das
heifit rdumlich gemittelt (Arimondo 1977)] sind in Tab. 1.3.1 zusammengefafit. Der mit S; ge-
wichtete Schwerpunkt in den Hyperfeinfrequenzen (s. Abb. 1.8) dient dabei als Nullpunkt fiir
die Frequenzablagen.

Der Beitrag der Dopplerverbreiterung Avp zur natiirlichen Linienbreite jedes Hyperfeiniiber-
gangs bei der zentralen Frequenz v; hat die volle Halbwertsbreite

_ 2l/j <21n2kBTNa)1/2 (1 37)

AI/D =

c MpNq
Darin bedeutet Ty, die kinetische Temperatur in °K. Die Temperatur in der mesosphérischen
Natrium-Schicht betrdgt nach Tab. 1.2.3 im Mittel 215 K woraus ein mittleres Avp = 1190
MHz resultiert. Diese Dopplerverbreiterung ist sehr viel grésser als die natiirliche Linienbreite
und auch sehr viel grofler als die Hyperfeinspaltung des ersten angeregten Natrium-Zustandes,
aber etwas kleiner als die Hyperfeinaufspaltung des Grundzustandes. Man kann sich deshalb
die Natrium Dy-Linie als Uberlagerung von 1190MHz/10MHz = 119 einzelnen Geschwindig-
keitsgruppen vorstellen.
Wie folgende Abschitzung zeigt, kann die Stoflverbreiterung des Natrium-Dy-Multipletts in
der Mesosphire vernachlidssigt werden. Das am h&ufigsten in der Atmosphére vorkommende
Molekiil ist mit 77 % Anteil das des Stickstoffs. Seine Teilchenzahl-Dichte in 92 km Hdohe
betrigt ny, = 5.5 x 10'® m® (Kertz 1971). Im thermisches Gleichgewicht bei der Temperatur
Tn, ist die wahrscheinlichste Geschwindigkeit eines Natrium-Atoms v = (2/«:BT]\ra/m1\ra)1/2 .
Die mittlere freie Wegléinge eines Na-Atoms betréigt etwa 1/(ony,), mit o = 7(rgy, + rg, ) als
dem totalen Stolquerschnitt, wobei r den Atom- beziehungsweise Molekiilradius bezeichnet.
Die Zeit zwischen zwei aufeinander folgenden Kollisionen eines Natrium-Atoms mit einem Nj-
Molekiil der Mesosphire ist damit gegeben durch 7o = 1/(nn,00), oder Tkou & 100us. Diese
Zeit ist sehr viel ldnger als die natiirliche Lebensdauer 7y, eines angeregten Natriumatoms,
weshalb die Strahlungsddmpfung dominiert.
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Im schwachen geomagnetischen Feld erfahren die Hyperfein-Niveaus eine Zeeman-Aufspaltung
in 2F 4+ 1 Unterniveaus, und jedes dieser Zeeman-Unterniveaus wird durch die magnetische
Quantenzahl mp, mit —F < mp < F beschrieben. Insgesamt resultieren acht Zeeman-Niveaus
fiir den Grundzustand und 16 fiir den angeregten Zustand. Im schwachen magnetischen Feld
B betrigt die Zeeman-Aufspaltung des F = 1 Grundzustandes —7.0 x 103mpB[T] MHz, die
Aufspaltung des F = 2 Grundzustandes 7.0 x 103mp B[T] MHz, und die Aufspaltung fiir alle
Hyperfeinzustinde des 3*P3/, Zustandes 6.7 x 10°mp B[T] MHz. Fiir B ~ 50T (Erdmagnet-
feld) ist die Verschiebung der Energienivaues aufgrund des Zeeman-Effekts somit hochstens
/s 0.7 MHz, also sehr viel kleiner als die Hyperfeinaufspaltung.

Die Auswahlregel fiir Dipolstrahlung AF = 0,£1 und Amp = 0,+£1, sowie Amp # 0 wenn
AF = 0 schrinkt die Anzahl der erlaubten Ubergiinge zwischen den 24 Zeeman-Niveaus auf
insgesamt 54 ein. Da durch die geomagnetischen Feldlinien eine Vorzugsachse fiir jedes Atom
ausgezeichnet wird, absorbiert ein Atom Licht in einem von drei Polarisationszustinden: Licht
das entlang des magnetisches Feldes linear polarisiert ist, induziert Ubergéinge zwischen Zeeman-
Niveaus mit Amp = 0. Senkrecht zum magnetischen Feld rechts- beziehungsweise linkszirkular
polarisiertes Licht induziert Ubergiinge mit Amp = +1 bezichungsweise —1.

Wihrend des Fluoreszenzprozesses — der klassisch betrachtet als das Abklingen der Amplitude
eines ozillierenden Dipols, der durch das eingestrahlte Resonanzlicht angeregt wurde, verstanden
werden kann — fiihrt der harmonische Oszillator eine Larmor-Prizession im dufleren magneti-
schen Feld aus. Dies verdndert die Polarisation eines jeden Ubergangs zwischen den Zeeman-
Niveaus und dndert damit auch die rdumliche Verteilung der emittierten Strahlung (Hanle-
Effekt beziehungsweise Level-Crossing). Da hier nur der Wirkungsquerschnitt fiir Riickstreung
interessiert, lassen sich diese Anderungen in der Austrahlungscharakteristik durch eine Ande-
rung in den relativen Oszillatorstirken der einzelnen Hyperfeiniiberginge ausdriicken, wenn
man A; als Summe der Linienstirken der unter der Gesamtdrehimpulszahl F zusammengefafiten
Zeeman-Ubergénge definiert. Die setzt aber neben einem schwachen Magnetfeld auch voraus,
daf} die spektrale Bandbreite des Anregungslichts gréfler als die grofite Zeeman-Aufspaltung der
angeregten Hyperfeinzustinde ist.

Unter diesen Annahmen ergibt die Auswertung der Gleichungen in Zimmermann (1975) die fol-
genden relativen Oszillatorstirken S; fiir den Fall eines verschwindenden dufieren Magnetfeldes
bei Beriicksichtigung des Hanle-Effekts:

i1 2 3 4 5 6
S;|5 55 2 1568 5 0.98

Bei nicht verschwindendem &ufieren Magnetfeld héngt S; von der Polarisation der anregenden
Laserstrahlung, der Magnetfeldstirke und dem Winkel zwischen Laserstrahl und den magne-
tischen Feldlinien ab (Zimmermann 1975). Die dann in die Berechnung der Oszillatorstirken
einflieBenden geometrischen Faktoren bewirken aber nur Anderungen kleiner als etwa 1 % in
den oben aufgefiihrten relativen Oszillatorstdrken S; fiir mittlere nérdliche geographische Brei-
ten. Die damit verbundene Anisotropie in der Winkelverteilung des Fluoreszenzlichts stellt sich
dann als eine um maximal etwa 5% erhohte Streuung in der Vorwirts- und Riickwértsrichtung
dar. Bei der in Kap. 1.5 durchgefiihrten Leistungsanalyse wird der einfachheit halber mit dem
konservativeren, dafl heiflit dem als isotrop angenommenen Streukoeffizienten gerechnet.

Somit ergibt sich der Absorptions-Wirkungsquerschnitt fiir die mesophérische Natrium Dy-Linie
bei der Frequenz v aus der I"Jberlagerung der sechs Doppler-verbreiterten Hyperfeiniibergéinge,
die iiber die relativen Linienstarken S; auf die Oszillatorstirke f fiir das gesamte Multiplett
normalisiert sind, gemaf}

1 21 2/3f (v —v;)°
B _ me? J S, 7 1.38
(6D,)totar (V) dreq me (27T0_D2)1/2 Zj S; z]: j €XP [ 2O_D2 ( )

mit op als der Doppler-Breite:

ksTvae \'*
= | ——— . 1.39
o (mMAD:) (1.39)
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Der maximale Absorptions-Wirkungsquerschnitt (bei der Frequenz v4, diedem F =24 F =3
Ubergang entspricht) betrigt demnach

(0D,)maz(Tna) = 1.3 x 107 4T, [PK]~/2m? . (1.40)

Fiir die in Tab. 1.2.3 angegebene mittlere Temperatur der mesosphérischen Natrium-Schicht ist
(6D,)maz = 8.9 x 10716 m?2,

Ein effektiver Absorptions-Wirkungsquerschnitt oy, fiir die Natrium Dy-Linie ergibt sich aus
der Faltung des Linienprofils nach Gl. (1.38) mit dem spektralen Linienprofil g(v — v;) der
anregenden Laserstrahlung bei der zentralen Frequenz v;:

ona(u) = /Q(V —v)(oD,)totar(V)dy . (1.41)

Fiir ein gauf3férmiges Laserprofil mit einer Linienbreite der Standardabweichung oy,, das heifit

glv) = WGXP (—2;—22) ; (1.42)

L

was eine sehr gute Ndherung im Fall o7, < op ist, 148t sich Gl. (1.41) schreiben als

1 we? 1 2/3f uJ)2
oNa(V) = fres e (2r0,,,2)2 %, 5; ZS P [ ’ (1.43)

mit der effektiven Linienbreite o.;; als
O'EffzzaDZ—{—a'Lz . (1.44)

Die Dopplerverschiebung aufgrund einer Windgeschwindigkeitskomponente entlang des proje-
zierten Laserstrahls ist in obigen Gleichungen nicht beriicksichtigt, da typische Werte fiir diesen
Geschwindigkeitsbeitrag bei etwa 1 m/s liegen (Papen 1995), woraus eine Frequenzverschiebung
von nur etwa 2 MHz resultiert. Die damit verbundene Anderung des Absorptionsquerschnitts
bei fester Laserfrequenz kann hier vernachlissigt werden.

In Abb. 1.9 ist das Doppler-verbreiterte Natrium Dy-Linienprofil nach Gl. (1.38) fiir eine Tem-
peratur von 215 K dargestellt (der Vollstindigkeit halber ist auch das natiirlich verbreiterte Li-
nienprofil eingezeichnet). Ebenfalls wird der effektive Absorptionsquerschnitt nach Gl. (1.41) fiir
drei verschiedene Laserlinienbreiten gezeigt. Ist die Laserfrequenz genau aufden F =2 & F =3
Ubergang abgestimmt, das heiBt vy, = v4, 1Bt sich folgender funktionaler Zusammenhang zwi-
schen dem maximalen Absorptionsquerschnitt und der (quasi- kontinuierlichen) Laserlinienbrei-
te mit einer Genauigkeit < 1 % fiir 10 MHz < o, < 3 GHz angeben:

(0Na)maz (01, Tva) = (131.92—38.1401,[GHz]+4.520 1, [GHz)?) x 10~ 16 Tn o [°K] ™1 /2 m? . (1.45)

Fiir die erwarteten Temperaturschwankungen in der Natrium-Schicht nach Tab. 1.2.3 betrigt
die relative Anderung des maximalen Absorptionsquerschnitts etwa +3 %.

1.3.2 Nichtlineare Wechselwirkungen mit Resonanzlicht

Die im letzten Abschnitt aufgefiihrten Werte fiir den Absoprtionsquerschnitt gelten nur fiir
unpolarisiertes Laserlicht mit Intensititen kleiner als der Sittigungsintensitit des Ubergangs.
Andernfalls miissen nichtlineare Effekte bei der Strahlungswechselwirkung mit beriicksichtigt
werden, das heiBt neben der Sittigung des Ubergangs, das optische Pumpen und der Strah-
lungsdruck.

Der Effekt der Sattigung ist dann wichtig, wenn die Bestrahlungsstirke ausreicht, einen erhebli-
chen Bruchteil der Natrium-Atome in den angeregten Zustand des D,-Ubergangs zu versetzen.
Dies hat zur Folge, dafl die Rate der stimulierten Emission in Vorwértsrichtung ansteigt, und
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Abbildung 1.9: Homogen und Doppler-verbreitertes Natrium Ds-Linienprofil fiir eine kineti-
sche Temperatur von 215 K. Strichpunktiert ist das Doppler-Profil gefaltet mit verschiedenen
Laserlinienbreiten, oy, eingezeichnet.

die Intensitit im resonant zuriickgestreuten Licht und damit die Helligkeit des LLSs nicht mehr
linear mit der Laserleistung anwichst, sondern sich einem Grenzwert ndhert. Der Grad der
nichtlinearen Absorption hingt bei gegebener Laserleistung von der Bandbreite des Lasers ab,
worauf im folgenden eingangen wird.

Die tibliche Sittigungsintensitit, I, ist fiir ein Zwei-Niveau-System (hier eine gute Niaherung)
iiber die Relation fiir den Bruchteil f der mit Dauerstrich-Resonanzstrahlung wechselwirkenden
Teilchen, die sich im angeregten Zustand befinden, definiert (Siegman 1986):

1
F=3

ESATIR (1.46)

Die Rate, mit der ein Atom ein Fluoreszenzphoton emittiert, ist gegeben durch f/r,. Fiir Laser-
intensitdten gleich der Sattigungsintensitit befinden sich ein Viertel der Teilchen im angeregten
Zustand und die relative Absorption verringert sich um den Faktor zwei. Die maximal mogliche
Fluoreszenz wird fiir sehr hohe Laserintensitéten erreicht (7 3> I;); dann sind maximal die Hilfte
aller Teilchen im angeregten Zustand, und jedes kontinuierlich angeregte Natrium-Atom wird im
Mittel ein Resonanzfluoreszenz-Photon alle 27, = 33 ns aussenden. Die Sattigungsintensitit
fiir die D,-Ubergéinge aus dem hier besonders interessierenden F = 2 Grundzustand (unter
Vernachlissigung von Pumpeffekten) folgt also aus der Bedingung I;on/(he/A) X 47ng = 1
(Photon), mit o, ~ (5/8)(20/32)(2A?/7) = 8.6 x 10~1* m? als dem entsprechenden totalen
Absorptionsquerschnitt der homogen verbreiterten Hyperfeiniiberginge. Fiir die entprechende
spektrale Sattigungsintensitit, (1), = I;/Avn,, folgt somit

(I), =62x 107Wm?s. (1.47)

Die totale Sattigungsintensitit fiir eine gegebene Laserlinienbreite (grofier als Avy,) ist ()01,
das heifit fiir eine Laserlinienbreite von 10 MHz betrigt die Sdttigungsintensitit nur etwa 6 mW
cm~2. Der verhiltnisméBig kleine Wert von (I,), erfordert eine besonders sorgfiltige Auswahl
der Laserparameter fiir einen effizienten Einsatz in einem LLS-System. Auf die Konsequenz fiir
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die optimale Laserliniebreite aufgrund des nichtlinearen Riickstreuquerschnitts wird in Kap. 1.5
nidher eingegegangen.

Durch den nichtlinearen Effekt des optischen Pumpens kann der effektive Absorptionsquer-
schnitt der Natrium-Atome durch Spin-Polarisation des Grundzustandes iiber einen Zeitraum
von einigen us beeinflult werden. Abhdngig von der Polarisation des Laserlichts kann dann so-
wohl eine erniedrigte oder eine erhdhte Fluoreszenz auftreten. Falls linear polarisiertes Laserlicht
mit einer Linienbreite kleiner als der 1.77-GHz-Aufspaltung des Natrium D;-Grundzustandes
auf die Uberginge F = 2 — F = 1,2, 3 abgestimmt wird, werden zwar nur Atome im Grund-
zustand mit F = 2 angeregt, aber grundsitzlich kénnen diese Atome sowohl in den Grund-
zustand mit F = 2 oder den mit F = 1 spontan zerfallen. Das bedeutet, dafl nach Ablauf
einer gewissen Zahl von Floureszenz-Zyklen eine Umverteilung der angeregten Atome in den
ungepumpten Grundzustand mit F' = 1 erfolgt, mit der Konsequenz eines deutlich verringerten
effektiven Absorptionsquerschnitts. Der Fall einer vollstindigen optisch induzierten Transpa-
renz der Natrium-Schicht gegeniiber obigem Laserstrahl ist im vorliegenden Fall ausgeschlos-
sen, da Spin-depolarisierende Mechanismen in der Erdatmosphére, auf die weiter unten niher
eingegangen wird, zu einer Mischung der Hyperfeinzusténde fiithren.

Ist die auf die Uberginge F = 2 - F = 1,2, 3 abgestimmte Laserstrahlung (wiederum mit
einer Bandbreite kleiner als der Hyperfeinaufspaltung des Grundzustandes) zirkular polari-
siert, wird im Mittel Drehimpuls auf die Atome bei der Absorption iibertragen. Nach einer
gewissen Zahl von Fluoreszenzereignissen sind die meisten Atome in den Grundzustand mit
dem grofiten Drehimpuls tibergegangen (F = 2), von wo aus sie nicht in den Grundzustand
mit dem kleinsten Drehimpuls zerfallen kénnen. Das Ergebnis dieser Spinpolarisation ist eine
im Idealfall um 105 % erhéhte Fluoreszenz (Steigerung um den Faktor 14 + 20 / 3), da die
Atome in den Zustand mit dem gréften Absorptionsquerschnitt und bipolarer Austrahlungs-
charakteristik gepumpt worden sind. Zusétzliche, auf den F = 1 Grundzustand abgestimmte
Laserleistung kann das Fluoreszenzsignal nochmals um den Faktor zwei steigern. Wegen der in-
homogenen Verbreiterung der Ds-Linie werden bereits mit obigem Laserstrahl Atome aus dem
F = 1-Grundzustand angeregt. Dadurch alleine gehen aber nur etwa 0.5 % der Atome dem
Pumprozess verloren (bei T = 215 K). Durch folgende Mechanismen in der Erdatmosphére
wird die Effizienz der beschriebenen Pumpprozesse viel stirker begrenzt. Die wichtigsten sind
(in abnehmender Bedeutung): Larmor-Prézession des atomaren magnetischen Moments im Erd-
Magnetfeld, Stofle mit Spin-Austausch oder Diffusion aus dem Laserstrahl sowie Austauch der
Atome durch Hhenwinde. Durch die Larmor-Prizession werden optische Ubergéinge in den
(F = 1)-Grundzustand erlaubt, die andernfalls verboten wiren. Mit einem gyromagnetischen
Verhiltnis von 7 MHz T~! folgt im Erdmagnetfeld eine Larmorfrequenz von 350 MHz. Das
Heif}t in ungefdhr 3 ps ist die senkrechte Komponente der Spinpolarisation der Natrium-Atome
aufgehoben. Die Betrag der verbleibenden Komponente parallel zum Magnetfeld wird durch
St68e mit paramagnetischen Luftmolekiilen reduziert. Aus der Spinaustauschrate fiir Alkalia-
tome von 1071% s~'m=3 (Allen und Eberly 1975) und der Anzahldichte an O3-Molekiilen von
1.4 x 10 m=3 (Kertz 1971), die die gréfte Teilchenzahldichte einer paramagnetische Substanz
in 92 km Hohe darstellt, folgt eine Lebensdauer gegeniiber Spinaustausch von etwa 70 us, was
in der gleichen Gréflenordnung liegt wie die weiter oben erwdhnte mittlere freie Wegléinge eines
Natrium-Atoms. Die Diffusionszeit eines Natrium-Atoms aus einem fokussierten Laserstrahl
mit typischerweise 0.25 m Durchmesser (s. Kap. 2.5.2.2) liegt nochmals um eine Gréflenord-
nung {iber obiger Kollisionszeit. Hohenwinde in der Gréflenordnung von 10 m/s (Papen 1994)
sorgen bei obigem Strahldurchmesser fiir einen Austausch der Natrium-Atome auf Zeitskalen
von 50 ms. Fiir die Simulation von ALFA wurde zur Sicherheit deshalb mit nur 50% mehr
Riickstreusignal fiir den Fall optischen Pumpens mit Dauerstrich-Laserlicht gerechnet.

Zum Abschlufl dieses Abschnitts soll noch auf den Effekt des Strahlungsdrucks eingegangen
werden, der ebenfalls den effektiven Absorptionsquerschnitt beeinflussen kann (insbesondere
fiir gepulste Laser). Im Mittel wird bei der Absorption eines Photons aus dem Laserstrahl ein
Impuls auf das Natrium-Atom iibertragen, der die Resonanzfrequenz um h/(Ap,mn,) = 50 kHz
anhebt. Bei einer eingestrahlten Laserintensitit gleich der Sdttigungsintensitit absorbiert ein
Atom im Mittel alle 66 ns ein Photon, woraus eine Rate fiir die Verschiebung der Resonanzfre-
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quenz von 762 kHz ps~! fiir Wechselwirkungszeiten < 7, folgt. Fiir grofie Wechselwirkungs-
zeiten nimmt diese Frequenzverschiebung wieder ab, wenn die zuvor angeregten Atome aus der
Resonanz laufen. Durch St68le mit Molekiilen aus dem Hintergrund-Gas findet die schnellste
Umverteilung der Atom-Geschwindigkeiten zuriick in eine isotherme Geschwindigkeitsvertei-
lung statt. Nach den obigen Ausfiihrungen findet dies auf Zeitskalen der Groflenordnung 100
us statt. Innerhalb dieser Zeit erhoht sich die Resonanzfrequenz um etwa 20 MHz, das heifit
die Wechselwirkung von Laserstrahlung mit einer Bandbreite < Avy, hat dann mit zwei Ge-
schwindigkeitsgruppen der Natrium-Atome stattgefunden.

1.4 Laser fiir Natrium-LLS-Systeme

Nachdem die Randbedingungen, die die Atmosphére an das AO-System stellt und die physika-
lischen Eigenschaften der mesosphérischen Natrium-Schicht sowie die Wechselwirkungprozesse
der Natrium-Atome mit resonantem Laserlicht beleuchtet wurden, werden nun die Konsequen-
zen fiir die Auswahl eines geeigneten Lasers dargestellt.

Die Grundanforderungen in Hinsicht auf einen optimalen LLS sind klar: 1. Hohe mittlere Aus-
gangsleistung bei 589 nm (der genaue Wert hingt im wesentlichen von der Laser-Bandbreite
ab). 2. Gute Strahlqualititit (die erforderliche Giite hingt von der verfiigbaren Leistung ab).
3. Im Fall gepulster Laser eine Pulswiederholrate grofler als etwa 1 kHz um einen geschlosse-
nen AO-Regelkreis mit einer Bandbreite von > 100 — 200 Hz betreiben zu kénnen. 4. Eignung
zum Betrieb an einem Observatorium, auf dem in der Regel nur begrenzte Kapazititen zur
Verfligung stehen. Das fordert neben einer gewissen Kompaktheit und Robustheit auch eine
ausreichende Stabilitdt und Effizienz im Laserbetrieb. Eine m&glichst hohe Effizienz des Lasers
minimiert desweiteren nicht nur die Rayleigh-Streuung des projezierten Laserstrahls und damit
den zusédtzlichen, vom Teleskop aufgenommenen Signalhintergrund. Auch die Sicherheitsproble-
me, sowohl im Teleskopgebdude als auch aufierhalb der Kuppel (Blenden von Flugzeugpiloten
oder Satellitenkameras) werden reduziert. Im Fall eines gepulsten Lasers kommt als weitere For-
derung an den Laser ein mdoglichst grofies Produkt aus Pulslinge und Pulswiederholrate (dem
sogenannten Duty Cycle) hinzu. Denn ein grofilerer Duty-Cycle bedeutet eine héhere Durch-
schnittleistung und eine geringere Spitzenleistung. Die Obergrenze fiir den letzten Werts ist
durch die Sattigungsintensitit bestimmt; diese wiederum hingt von der LLS-Grofle und der
Laserbandbreite ab. Die minimale Pulsldnge ist durch die Zeit gegeben, die die Atome, welche
dem Puls folgen, bendtigen, um wieder in den Grundzustand zu relaxieren. Sie liegt hier in der
Groéflenordnung 10 ns.

Zu Beginn des ALFA-Projekts gab es keine abstimmbaren Festkérper- und Diodenlaserquellen,
die direkt oder mittels Frequenzvervielfachung Emission bei der Wellenlidnge 589 nm zugelassen
hitten (daran hat sich bis zur Drucklegung dieser Arbeit auch nichts gedndert). Die Zahl der
in Betracht gezogenen Lasertypen, die Licht hoher Leistung bei 589 nm emittieren kénnen, war
auf drei begrenzt: den Dauerstrich(CW)-Farbstofflaser, den gepulsten Farbstofflaser und den
Summenfrequenz-Nd:YAG-Laser. Jeder dieser Laser hat fiir diese Anwendung seine eigenen
Vor- und Nachteile. Diese kénnen fiir jeden Laser in einem Giliteparameter zusammengefafit
werden, der ein Maf} fiir das Produkt aus nutzbarer Laserleistung und Absorptionsquerschnitt,
also proportional zum Fluf} der aus der Natrium-Schicht resonant zuriickgestreuten Photonen
ist. Mittels des Giitefaktors wird die Auswahl des Lasertyps erleichtert beziehungsweise die
erforderlichen Mafinahmen zur Optimierung eines gegeben Lasers kénnen quantitativ genauer
erfafit werden. Die Form des Giitefaktors wird im folgenden definiert.

Fir eine moglichst genaue Wellenfrontanalyse (vgl. Kap. 1.5.1) und einem moglichst effizien-
ten Einsatz der verfiigbaren Laserleistung ist es erforderlich, die Winkelausdehnung des LLSs
so klein wie mdoglich zu halten. Allerdings muf} gleichzeitig darauf geachtet werden, den Satti-
gungsgrad der Atome nicht zu hoch werden zu lassen. Ansonsten wird ein wesentlicher Bruchteil
der Laserleistung in fiir die Anwendung unbrauchbare vorwértsgerichtete stimulierte Emissi-
on verschwendet. Zusétzlich fiihrt die Sdttigung zu einer scheinbaren Winkelverbreiterung des
LLSs, da die Fiigel des Leitstern-Profils im Verhédltnis zum Kern verstirkt wirken. Die maxi-
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mal sinnvolle Leistung im anregenden Licht, P4, hiingt von einer Vielzahl von Faktoren ab:
Der Sittigungsintensitiit des Ubergangs, die nach Gl. (1.47) von der Bandbreite o, des Lasers
abhingt, dem Produkt aus Pulsldnge, ¢, und Pulswiederholrate, fi, (dem Duty-Cycle, der
fiir CW-Laser gleich eins ist), dem Lichtdurchsatz im System, Tp, der Transmission T4 der
Atmosphire (die auch von der Zenitdistanz ¢ abhdngt) sowie der Grofle des LLSs am Ort der
Natrium-Schicht. Die Gréfle des LLSs am Himmel ist im giinstigen Fall, das heif3t bei einer beu-
gungsbegrenzten Projektion, durch den Durchmesser 8g der Seeing-Scheibe gegeben. Bei einem
nicht beugungsbegrenzten Laserstrahl, dessen Strahlausbreitung durch den Srahlgiitefaktor M2
charakterisiert ist (s. Kap. 2.3.3), vergrofiert sich die Leitstern-Grofle in erster Ndherung um
eben diesen Faktor. P4, ergibt sich somit zu:

(I)vortr fi M?[0s(Hn, — Ho))?
4TPTAseCC

Proz = (1.48)
Ist der Laser ein Mehrmodenlaser mufl das Produkt (7;),or in der letzten Gleichung durch
62 W m~2 (Anzahl der longitudinalen Moden)~! ersetzt werden, was der Anzahl der angereg-
ten Geschwindigkeitsgruppen entspricht. Uber einen angenommenen Bereich von 30 - 90° fiir
die Teleskop-Elevation schwankt P,,,, um den Faktor T4. Fiir die Variation von T4 selbst kann
man nach Kap. 1.2.2 einen Reduktionsfaktor von maximal 0.7 annehmen. In den Giitefaktor
G, fiir eine gegebene Sdulendichte der Natrium-Atome, Entfernung zur Natrium-Schicht und
Temperatur derselben, geht neben P,,,, nochmals die Bandbreite des Lasers ein, da der ef-
fektive Absorptionsquerschnitt fiir breitbandigere Laser gemafi Gl. (1.45) sinkt. Der gesuchte
Giitefaktor zum Vergleich der Lasertypen 148t sich dann angeben als:

G1, = Pmaz exp {—0.43(c[GHz)?> + 107%)} . (1.49)

Im Fall von Mehrmodenlasern ist mit o, in der letzten Gleichung die Breite der Einhiillende der
Moden gemeint. In Tab. 1.4 sind die Ergebnisse zur maximal sinnvollen Ausgangsleistung und zu
den Giitefaktoren der drei in Frage kommenden Laserklassen zusammengestellt. Vorausgesetzt
wurde dabei immer eine moglichst kleine Ausdehnung des LLSs und ein Lichtdurchsatz des
Projektionssystems von Tp = 0.70. Die jeweils angegebenen drei Werte gelten fiir den Fall
sehr guter (s = 0.77, T4 = 0.92), mittelguter (s = 1.0, T4 = 0.77) und sehr schlechter
(0s = 1.5”, T4 = 0.62) Beobachtungsverhiltnisse, wobei als jeweilige Zenitdistanzen 0°, 30°
beziehungsweise 60° angenommen wurden. Fiir die Mehrmodenlaser wurde ein Modenabstand
von etwa 200 MHz zugrundegelegt.

Demnach betrigt die maximal brauchbare Ausgangsleistung bei einem Einzelmoden CW-Farb-
stoff-Ringlaser unter giinstigen Beobachtungsbedingungen etwa drei Watt, einen fiir CW-Hoch-
leistungslaser sehr guten M 2-Faktor von 1.2 vorausgesetzt. Dieser Wert kann bei sehr schlechten
Beobachtungsverhiltnissen Bedingungen auf den etwa 10-fachen Betrag ansteigen. Méchte man
lineare Farbstofflaser mit einer vergleichbaren Effizienz wie Farbstofflaser mit einer ringférm-
igen Resonatorkonfiguration betreiben, so wird ein symmetrisch aufgebauter Linearlaser wegem
dem Effekt des sogenannten rdumlichen Lochbrennens im aktiven Medium mit mindestens zwei
benachbarten longitudinalen Moden oszillieren (vgl. Kap. 2.2.2). Mit einer Resonatorlinge in
der Gréflenordnung von einem Meter erreicht man einen Modenabstand von etwa 200 MHz,
womit man mit der auf relativ niedrige Werte begrenzten Ausgangsleistung die Natrium Dg-
Linie fast mit dem gleichen Absorptionsquerschnitt wie bei schmalbandigerem Licht anregen
wiirde, bei allerdings gleichzeitiger Verdoppelung der effektiven Sattigungsintensitit. Die Folge
ist, daf} die maximal sinnvolle Ausgangsleistung dann auf etwa den doppelten Betrag gegeniiber
dem Ringlaser begrenzt ist. Allerdings weisen die bisher in der Praxis erprobten Farbstoff-
Linearlaser Ausgangsleistungen von maximal etwa 1.5 Watt (bei etwa 20 W Pumpleistung)
in mehr als zwel bis drei longitudinalen Moden auf (Martinez 1995). Mehr Ausgangsleistung
ist moglich; dann tendieren diese Laser aber deutlich zur Oszillation in so vielen (dann auch
nicht mehr unbedingt benachbarten) longitudinalen Moden, daf die effektive Bandbreite grofer
als die Breite des Doppler-verbreiterten Dy-Ubergangs wird. Wie bereits erwihnt, wiirde eine
starkere Modenkontrolle die Quanteneffizienz eines solchen Lasers deutlich verringern (vgl. Kap.
2.2.2).
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Typ oL 27 fn | M? Prag Gy,
(GHz) | (ps) | (kHz) (W) (W)
CW FS- 0.01(1) trf =1 1.2 3 7 30 3 7 30
Ringlaser
CW FS- 0.2(2) trfr =1 1.2 6 14 62 b) 14 61
Linearlaser
FS-Puls-, 0.03(1) | 0.05 10 3.0 | 0.001 | 0.003 | 0.012 | 0.001 | 0.003 | 0.012
laser, CVLp
+pm+4pg | 2.0 | 05| 10 |30 3 9 39 T 2 7
Summen- 0.5(3) 60 1 1.5 0.6 1.6 6.7 0.5 1.4 6.0
frequenzlaser
+ pm 0.4 60 1 1.5 11 27 116 9 24 104

Tabelle 1.7: Giiteparameter der bei Beginn des ALFA-Projekts in Frage kommenden Lasertypen
bei im Normalbetrieb typischen Leistungsparametern. Die Zahl in Klammern hinter dem Wert
fiir oy, gibt die Zahl der longitudinalen Moden an. Die jeweils drei angegebenen Werte in den
Spalten fiir die maximal sinnvolle Ausgangsleistung Pp,,; beziehungsweise fiir die Giite G,
beziehen sich auf sehr gute, mittelgute und sehr ungiinstige Beobachtungsbedingungen.

FS, Farbstofflaser. CVLp, Kupferdampflaser-gepumpt. pm, phasenmoduliert. pg, pulsgedehnt.

Ein mit gepulsten Kupferdampflasern (CVL) gepumpter Farbstofflaser wire wegen dem sehr
kurzen Duty-Cycle trotz der mit Verstirkerzellen méglichen héheren Durchschnittsleistung ei-
nem CW-Laser in der LLS-Anwendung deutlich unterlegen. Selbst wenn man einen solchen
Pulslaser phasenmoduliert (um aufgrund der hohen Spitzenleistungen die Sattigungseffekte zu
minimieren) und die Pulslinge dehnt, weist dieser Typ fiir die LLS-Anwendung noch eine um
den Faktor fiinf geringere Giite gegeniiber einem CW-Laser auf, einen fiir CVL-Laser sehr guten
M?-Wert von 3 angenommen. Pumpt man die Farbstoff-Verstarkerzellen hingegen mit frequenz-
verdoppelten ND:YAG-Lasern wird die Situation wegen der von vornherein gréfleren Pulsldnge
glinstiger. Desweiteren arbeiten diese Pumplaser effizienter. Mit Phasenmodulation und Puls-
dehnung kann man einen vergleichbaren Eignungsfaktor wie bei einem CW-Laser erreichen.
Steht ausreichend Pumpleistung zur Verfiigung, kdnnen mit CW-Verstéiirkerzellen (realisiert
tiber sogenanntes Injection Locking, s. Kap. 2.3.3) noch giinstigere Giitefaktoren wegen der
geringeren Gefahr der Natrium-Sittigung erzielt werden.

Sehr gut im obigen Typenvergleich schneidet der phasenmodulierte Summenfrequenz-Nd:YAG-
Laser ab. Beim Summenfrequenz-Nd:YAG-Laser werden die Linien bei 1.06 gm und 1.32 pm
zweier jeweils Giite-geschalteter Nd:YAG-Laser in einem nichtlinearen Kristall zu Licht bei
589 nm gemischt (Jeys et al. 1989). Der Strahlqualitdt und der besseren Kontrolle iiber das
spektrale Profil wegen, wiirde man einen solchen Laser mit Diodenlasern und nicht mit Blitz-
lampen pumpen. Zu Beginn des ALFA-Projekts waren aber die Anschaffungs- und vor allem
die Betriebskosten der Laserdioden-Arrays zu kostspielig, und das Entwicklungsrisiko fiir einen
solchen Laser erschien zu hoch. Deshalb wurde der Farbstofflaser fiir ALFA favorisiert.

Die angegebene Phasenmodulation der Pulslaser auf eine effektive Linienbreite von 2 GHz be-
ziehungsweise 0.5 GHz ist bei den typischerweise zur Verfligung stehenden Pulsenergien in der
Groflenordnung von 10 mJ ein guter Kompromifl zwischen einem moglichst geringem Grad der
Sattigung und einem moglichst groflem effektivem Absorptionsquerschnitt. In Tab. 1.4 sind die
Einfiigeverluste des Resonator-externen akusto- oder elektro-optischen Phasenmodulators (be-
ziehungsweise die Verluste bei Selbstphasenmodulation) und der Verzégerungszellen zur Puls-
dehnung nicht beriicksichtigt; diese Verluste kénnen im Bereich um 25 % liegen. In obiger
Tabelle sind der Einfachheit halber desweiteren keine Mafilnahmen zum optischen Pumpen und
zum Ausgleich des Riicktstofleffekts bei der Absorption beriicksichtigt. Will man mit zirkular
polarisiertem Licht besonders effektiv optisch pumpen wird man das spektrale Laserprofil so
wihlen, daf} ein Bruchteil der Laserleistung auch zur Anregung des (F = 1)-Grundzustandes zur
Verfligung steht. In diesem Fall wiirde man dem Pumpprozel durch die spin-depolarisierende
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Effekte verlorengegangenen Atome wieder zuriickfithren. Den Impulsiibertrag auf die Natrium-
Atome bei jeder Absorption kann man sich zu Nutze machen, wenn man die Laserfrequenz
eines Multimoden-Pulslasers innerhalb der Pulsbreite der verschobenen Resonanzfrequenz der
Natrium-Atome folgen 148t. Dadurch sorgt man fiir eine Anreicherung von Atomen in einigen
wenigen Geschwindigkeitsgruppen, die dann vom Mehrmodenlaser verstirkt angeregt werden
wiirden.

Mit einer mittleren Nd:YAG-Laserleistung in der Gréflenordnung von 200 W gepumpte Farb-
stofflaser lassen bei 589 nm eine mittlere Ausgangsleistung von etwa 30 W erwarten (gepulst
mit einem Duty-Cycle von etwa 0.02). Damit wire nach Tab. 1.4 fiir den Fall sehr ungiinstiger
Beobachtungsverhiltnisse die maximal sinnvolle mittlere Leistung gerade noch nicht erreicht.
Im Fall eines CW-Farbstofflasers ist es allerdings unrealistisch mit der Ausgangsleistung un-
ter den gleichen Beobachtungsbedingungen in die Ndhe der maximal sinnvollen Leistung zu
kommen. Zumindest war dies bei Beginn des ALFA-Projekts ausgeschlossen, da die damals in
Frage kommenden CW-Pumplaser einen viel zu geringen Wirkungsgrad aufwiesen. Da die in
Kap. 2.3 dargelegten Modellrechnungen zur Ausgangsleistung gezeigt haben, dal mit den typi-
scherweise zur Verfligung stehehenden Pumpleistungen deutlich mehr als die fiir kommerzielle
Systeme {iblichen maximalen 2 W erreichbar sein sollten, ohne dafl Einschrinkungen in der
Strahlqualitdt oder der Laser-Bandbreite hingenommen werden miissen, fiel die Entscheidung,
einen CW-Farbstofflaser als ersten Laser fiir ALFA zu verwenden. Damit sollte eine m&glichst
kurze Entwicklungszeit garantiert und das Risiko hinsichtlich der finanziellen Investition mimi-
niert werden. Wie die im folgenden Abschnitt vorgestellte LLS/AO-Leistungsanalyse zeigt, sind
bereits mit einem optimierten CW-Farbstofflaser an einem guten Observatoriumsstandort ein
wesentlicher Teil der méglichen Beobachtungseinsitze ausreichend abgedeckt. (Es sei darauf hin-
gewiesen, daf} die in Tab. 1.4 angegebenen maximal brauchbaren Leistungen nicht die minimal
erforderlichen Leistungen fiir den AO-Betrieb darstellen). Auch bietet der CW-Farbstofflaser
grundsétzlich die Moglichkeit zu einer weiteren Leistungssteigerung, insbesondere mittels ef-
fizienteren Pumplasern und iiber Injection Locking von CW-Verstirkerzellen. Dies wiirde die
Einsatzméglichkeiten dann auch auf sehr ungiinstige Beobachtungsbedingungen ausweiten (wie
sie allerdings selten an einem gutem Beobachtungsstandort auftreten sollten).

Als Ausblick in die Zukunft soll zum Abschlufl dieses Abschnitts noch ein Lasertyp erwahnt wer-
den, der durch seine Skalierbarkeit in der Ausgangsleistung ebenfalls zu einem aussichtsreichen
Kandidaten fiir eine LLS-gestiitzte AO-Korrektur im Sichtbaren werden kann: Der Diodenlaser-
gepumpte Raman-Faserlaser. Eine méglicher Entwurf bedient sich folgenden Schemas (Murray
et al. 1997): Der CW-Pumplaser basiert auf einer Diodenlaser-gepumpten Ytterbium-dotierten
Doppelmantel-Monomodenglasfaser, die Licht bei 1.114 pm produziert. Diese Faser ist direkt
an eine Germaniumsilikat-Monomodenfaser geschmolzen, die die Pumpwellenlénge auf die erste
Stokes-Linie bei 1.178 pm verschiebt. Die frequenzselektive Riickkopplung geschieht bei beiden
Faser mit Faser-Bragg-Gittern. Bei der zweiten-Faser allerdings mit nur einem Bragg-Gitter, an
der Verbindungstelle beider Fasern. Das andere Ende der Raman-Faser wird extern mit einem
Resonatorspiegel abgeschlossen. Die zweite Harmonische des 1.178 pm-Lichts wird mittels eines
externen frequenzverdoppelnden Kristall vor diesem Spiegel erzeugt, wobei das 589-nm-Licht
mittels eines dichroitischen Spiegels ausgekoppelt wird. Wegen der sehr grofien Oberfliche des
aktiven Mediums sollten mit zukiinftigen Hochleistungslaserdiodenarrays Ausgangsleistungen
von mehreren 10 W ohne die sonst bei Festkorperlasern auftretenden thermischen Effekte, die
die Effizienz und die Strahlqualtitidt des Lasers negativ beeinflussen, realisierbar sein. Bei 10 W
Ausgangsleistung und einer mit heutigen Bragg-Gittern erreichbaren Bandbreite von ungefdhr
2 GHz wiirde der Giitefaktor unter mittleren Beobachtungsbedingungen etwa zwei betragen.

1.5 Leistungsanalyse von ALFA

Der fiir ALFA minimal geforderte Korrekturgrad ist eine Strehl-Zahl von SR = 0.25. Die Erfah-
rungen, die am MPE in der Vergangenheit bei der Auswertung von ADONIS AO-Daten gemacht
wurden, zeigen, dafl Rohdaten mit einer deratigen Korrekturgiite bei den hochsten Raumfre-
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quenzen ein so hohes Signal-zu-Rausch-Verhéltnis aufweisen, dal mit nachtriglich angewende-
ten bildverarbeitenden Algorithmen (vgl. Kap. 3) eine weitere Verbesserung der Bildqualitit
bis an die Beugungsgrenze erzielbar ist — auch bei niedrigen Signal-zu-Rausch-Verhéltnissen in
den Objektdaten. In den néichsten Abschnitten soll gekldrt werden, unter welchen Bedingun-
gen diese Forderung (zusammen mit der einer hohen Himmelsiiberdeckung) mit LLSen erreicht
werden kann.

Da die sich Leistungsspektren fiir die Tip-Tilt-Bewegung und die Phasenstérungen hoéherer
Ordnung fiir eine Kolmogorov-Turbulenz deutlich unterscheiden, sind auch die Anforderungen
an die beiden Regelkreise verschieden. Im folgenden wird zuerst die Korrektur der Storungen
héherer Ordnung behandelt, weil in sie die LLS-Eigenschaften unmittelbar eingehen. Damit
die Korrekturgiite in den hoheren Ordnungen auch im l&nger integrierten Bild erhalten bleibt,
sind die Anforderungen an die Tip-Tilt-Korrektur mittels eines natiirlichen Leitsterns ebenfalls
sehr hoch (wenn auch technisch leichter erreichbar). Darauf wird im {ibernichsten Abschnitt
eingegangen. Die in Kap. 2.3.3 vorgestellten Modellrechnungen zur maximalen Ausgangsleistung
des fiir ALFA gewdhlten Lasertyps, den CW-Farbstofflaser, lassen bei den hier zu Verfiigung
stehenden Pumpleistungen eine Einzelmoden-Ausgangsleistung von etwa 4 W erwarten. Im
letzten Abschnitt dieses Kapitels wird gezeigt, dafl damit bereits eine sehr gute Qualitdt der
AO-Korrektur im Nahinfraroten unter einer grofien Zahl von &ufleren Beobachtungsbedingungen
erreichbar sein sollte.

1.5.1 Fehlermodell fiir die Korrektur der Stérungen héherer Ordnung

Die Korrektur eines AO-Systems kann niemals perfekt sein. Die Varianz des verbleibenden
Phasenfehlers in der Kompensation der Stérungen héherer Ordnung, o, % (in rad?), 148t sich
aus fiinf Beitrigen zusammensetzen, deren Gemeinsamkeit in der jeweiligen Abhingigkeit von
der Beobachtungswellenlinge des wissenschaftlichen Instruments, Ao, und der Zenitditanz ¢
besteht:

ono = 0o (Ao, ) =ops towps +4og’ +opa’ +oop (1.50)

In der letzten Gleichung ist o ,% der Fehler aufgrund des fokalen Anisoplanatismus. Sein Be-
trag hingt von der Hohe des LLSs und dem Profil der Strukturkonstante des atmosphérischen
Brechungsindex ab. oy, g2 ist der Mefifehler des WFSs. Er hiingt von der Helligkeit und Gréfe
des Leitsterns sowie den Eigenschaften des verwendeten Detektorarrays ab. o2 ist der Fehler-
beitrag aufgrund der endlichen Bandbreite des geschlossenen AO-Regelkreises, der zum einen
die Meflsignale nur mit einer endlichen Rate aufnehmen und sie prozessiert als Steuersigna-
le an den DM nur mit einer gewissen Verzdgerung weitergeben kann. Wegen der begrenzten
Zahl der Freiheitsgrade des DMs kann er nicht alle Raumfrequenzen im Spektrum der Wel-
lenfrontstérungen korrigieren. Der damit zusammenhingende Fehler ist op,%. Er hingt im
wesentlichen von der Uberdeckung der Subaperturen mit den Aktuatoren des DMs ab. oop? ist
schliefllich der Mefifehler, der durch die unterschiedlichen Lichtwege zwischen wissenschaftlichem
und dem optischen Arm fiir die Wellenfrontanalyse zustande kommt. Die OMEGA-Kamera
ist im Nahinfraroten beugungsbegrenzt, das heifit die Wellenfront-Deformation ist kleiner als
Ao /8 Spitze-zu-Spitze. Die quadratische Summe der Wellenfront-Deformationen der insgesamt
11 optischen Oberflichen bis zum ALFA-WFS-Detektor nach dem dichroitischen Strahlteiler ist
ALs/6 Spitze-zu-Spitze. Bei Korrektur im J-Band ist o,p? = 0.02 rad?, weshalb dieser Fehler
in ALFA vernachlissigbar ist. Auf die anderen Fehlerbeitrige wird im folgenden quantitativ
nidher eingegangen. Der Vollstdndigkeit halber wird im Fall des fokalen Anisoplanatismus auch
auf Rayleigh-LLSe eingegangen. Im folgenden sei deshalb Hys die Hohe des LLSs.

1.5.1.1 Fokaler Anisoplanatismus

Der Phasenfehler o 42 setzt sich aus dem Beitrag aufgrund der unvollstéindig gemessenen Tur-
bulenz unterhalb des LLSs, O'FA;UZ, und der {iberhaupt nicht gemessenen Turbulenz oberhalb
des LLSs, a'FA;oz, zusammen. Fiir den letzten Beitrag gilt in guter Ndherung fiir Kolmogorov-
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Turbulenz (Fried 1982, Sasiela und Shelton 1988):

2

2
Tpase’ = Opan’ (Mo, ¢) = 0.057D%3 (A ) sec () pol %, . » (1.51)

o

mit pn |57, . als dem zwischen den Integrationsgrenzen Hps und oo ausgewertetem 0-ten Moment
der Brechungsindex-Strukturkonstante nach Gl. (1.17). Eine gute Ndherung fiir den Beitrag
aufgrund der in den Randbereichen der Eintrittspupille falsch gemessenen Turbulenz unterhalb
des LLSs ist (Sasiela und Shelton 1988):

H H
p‘5/3|Hgs p’leés‘| (1 52)

2
2w
O-FA;uz = UFA;uz()\O’C) = 05D5/3 (E) sec (C) [W — 0.904 H 2
LS LS

In den beiden letzten Gleichungen wird vorausgesetzt, dafl der Tip-Tilt-Beitrag der atmosphéri-
schen Turbulenz perfekt korrigiert wird. In Abb. 1.10 ist damit abgeschétzte Phasenfehler in
der korrigierten Wellenfront aufgrund der endlichen Entfernung eines einzigen LLSs als Funk-
tion seiner Hohe iiber dem Observatorium fiir mittlere Calar-Alto-Beobachtungsverhéltnisse
in zwei Nahinfrarotbdndern dargestellt. Demnach wére im Fall eines einzelnen Natrium-LLSs
der Anteil des Konus-Effekts zur erreichbaren Strehl-Zahl selbst im J-Band noch vernachlissig-
bar. Auch bei ungiinstigeren Seeing-Bedingungen als in obiger Abbildung angenommen, wird
der Strehl-Beitrag des Konus-Effekts im J-Band nicht kleiner als etwa 80%. Im V-Band wiirde
die erreichbare Strehl-Zahl am 3.5-m-Teleskop nur aufgrund des fokalen Anisoplanatismus mit
einem Natrium-LLS unter mittelguten Beobachtungsbedingugen auf etwa 68 % begrenzt sein.
Nach Abb. 1.10 wiirde ein 15 km hoher Rayleigh-LLS auf Calar Alto eine geschitzte Strehl-Zahl
von maximal 74 % im K-Band und 39% im J-Band erlauben. Der Fehlerbeitrag des Konus-
Effekts kann grundsétzlich durch den gleichzeitigen Einsatz von Npg-LLSen nach Gl. (1.52)
um etwa den Faktor (NLS)_5/6 unabhingig von der Beobachtungswellenlinge reduziert wer-
den, da die Aperturen, mit denen die Turbulenz dann gemessen wird, eine um den Faktor
v Nps kleinere Flache gegeniiber dem Teleskopdurchmesser besitzen wiirden. Wegen der bei
multiplen LLSen erhéhten Komplexitét, nicht nur des Laser- sondern auch des WFS-Systems
sowie der Berechnung der Phasenkompensation tiber der gesamten Teleskoppupille, wird man
die tatsichliche Anzahl der LLSe aber sorgfiltig gegen die gewiinschte Korrekturgiite abwigen
miissen. Im folgenden wird auschliefllich wieder ein einzelner Natrium-LLS betrachtet.

1.5.1.2 Meflfehler des Hartmann-Shack-Wellenfrontsensors

In den gesamten Phasenfehler oy rg? im Zusammenhang mit der Aufnahme der gestérten Wel-
lenfront geht die Grofle des LLSs, das signalabhingige Rauschen in der Zahl der auf eine Sub-
apertur treffenden Photonen und die Detektoreigenschaften Quanteneffizienz und Ausleserau-
schen ein.

Wenn ogyp? der Fehler in rad? aufgrund des endlichen Signal-zu-Rauschverhéltnis (SNR) in
einem einzelnen, mit dem WFS aufgenommenen Bild ist, dann gilt fiir den Fehlerbeitrag des
WFSs in guter Ndherung bei Mittelung iiber fg/fr Bilder, wenn fp die Bildrate und fg die
Bandbreite des geschlossenen Regelkreises ist:

R
JWFS2 = 7Tf_BUSJ\fRz (1-53)

Im Fall von Quadrantendetektoren zur Bestimmung der Bildposition (Tyler und Fried 1982)
gilt fiir ein Signal-zu-Rausch-Verhéltnis vom Betrag SN R nach Umrechnung auf die gewiinschte
Einheit rad:

osnr = 0snr(ALs, Ao, () = 27

[(3/16)% + (n/8)]'/ (A
N (/\LOS) . (1.54)
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Abbildung 1.10: Totaler Phasenfehler durch fokalen Anisoplanatismus, o ,.,.,,7 (und der ent-
prechende Strehlzahl-Beitrag SR), fiir das K- und das J-Band am Calar-Alto 3.5-m-Teleskop
als Funktion der Héhe eines einzelnen LLSs iiber dem Observatorium unter der Anahme eines
Zenit-Seeings von 1”7 im V-Band und einer Elevation des projezierten Laserstrahls von 45°.
Ebenfalls dargestellt ist der Fehlerbeitrag durch den Konus-Effekt, O'FA;UZ, und durch die un-
meBbare Turbulenz oberhalb des LLSs, o 4.,%. In dieser Niherung ist vorausgesetzt, dafi der
Tip-Tilt-Beitrag der Turbulenz perfekt korri:giert ist.

In der letzten Gleichung ist n der Durchmesser des LLSs in Einheiten des Airy-Radius im
beugungsbegrenzten Bild einer Subapertur vom Durchmesser dg, das heif3t fiir einen linearen
LLS-Durchmesser von 2wy:

_ 2wfd5

- [HNa sec (C) — HO]/\LS )

Fiir die LLS-Gréfle am Ort der Schicht gilt gemifl den Ausfiihrungen in Kap. 2.5.2 zum Entwurf
der Projektionsoptik im Fall eines optimal an das Seeing angepaflten projezierten Laserstrahl-
durchmessers:

n

(1.55)

2wf ZQS(ALS;C)[HNG sec (C) —Ho] (1.56)

Die letzte Gleichung setzt ein vernachléssigbares intrinsisches Positionszittern des Laserstrahls
voraus. Die Elongation des beobachteten LLSs aufgrund der endlichen Dicke der Natrium-
Schicht betrégt fiir die Subaperturen, die am weitesten von der Achse der Austrittspupille des
Projektionsteleskop entfernt liegen, bei einem mittleren Seeing von 1.0” im V-Band in ALFA
maximal 1:1.2 (s. Kap. 2.5.2). Dies kann ohne Probleme bei der WFS-Kalibration beriicksichtigt
werden und beeinflufit auch nicht die Gradientenmessung bei dem gewihlten Pixel-Mafistab der
ALFA-AO.

Gl. (1.54) bis (1.56) zusammen mit Gl. (1.18) driicken nochmals aus, daf nach Méglichkeit
die Bedingung ds < ro(Ao) im System erfiillt sein sollte, um eine adiquate Auflésung in der
Bestimmung der Wellefrontgradienten zu erreichen. Obige Gleichungen zeigen ebenfalls, daf} es
vorteilhaft ist, den Winkeldurchmesser des LLSs gerade noch kleiner als die Auflésung einer Sub-
apertur zu halten; noch kleinere Winkeldurchmesser sind nicht erforderlich. Beim ALFA-WFS
kann die Anzahl der Subaperturen den jeweiligen Seeing-Bedingungen (im Ortsraum) angepaft
werden, um dg < ro(Ao) zu erfiillen und nach Méglichkeit ds & ro(Ars) zu erreichen. Die von
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der Regel-Software fiir den Rekonstruktionsalgorithmus verwendete Zahl der Pixel pro Suba-
pertur, np;,, liegt zwischen etwa 9 bis 25. Der genaue Wert hingt vom gewihlten Gesichtsfeld
fiir eine Subapertur ({iblicherweise etwa 4” im Durchmesser) und dem gewihlten Pixel-MaBstab
(0.75” oder 1.25” pro Pixel) ab. Ist NV die Zahl der i{iber einer Subapertur erzeugten Photo-
elektronen, so betrigt das Signal-zu-Rauschverhéltnis in der einzelnen Messung aufgrund des
Schrotrauschens im Photonenflul und bei der Erzeugung der Photoelektronen

N

SNR = . 1.57
[N + anz(N + NH + O'ROQ)]I/Z ( )

In der letzten Gleichung ist o,,% das Ausleserauschen (in Elektronen) des Detektors im WFS.
Sein Dunkelstrombeitrag zum Signal wird hier als vernachléssigbar angesehen. Ny ist das Hin-
tergrundsignal in Photoelektronen.

Aus Abb. 1.11 ist die Motivation ablesbar, fiir ALFA ein CCD als WFS-Detektor einzusetzen.
Es ist der Fehler in der Schwerpunktsbestimmung mittels einem CCD mit einer Quanteneffizienz
von etwa 80% bei 589 nm und einem Ausleserauschen von vier Elektronen demjenigen bei Ge-
brauch eines Photonenvervielfachers fiir eine unterschiedliche Anzahl der in die Schwerpunkts-
berechnung eingehenden Bildelemente gegeniibergestellt. Trotzdem das SNR bei einem Photo-
nenvervielfacher mit ausreichender Verstdrkung nur durch das Photonenrauschen begrenzt ist
(das heiflt oro = 0), schrinkt die iiblicherweise nur etwa 20 % betragende Quanteneffizienz den
sinnvollen Einsatz eines Photonenvervielfachers auf den Betrieb als reinen Quadrantendetek-
tor (das heifit np;; = 4) und fiir auf den Detektor fallende Photonenanzahlen pro Subapertur
kleiner 10 ein. Letzteres entspricht dem Signal eines Tip-Tilt-Leitsterns von etwa 19ter Groflen-
klasse. Bei hoheren Signalen ist ein rauscharmer CCD einer Avalanche-Photodiode (APD) bei
den hier angenommenen Quanteneffizienzen iiberlegen. Dieses Bild wird sich dndern, sobald
antireflexvergiitete und an jede gewiinschte Geometrie anpaflbare APD-Arrays mit ausreichend
hohem Fiillfaktor verfiighar sind (bei vertretbaren Anschaffungskosten). Dann sollte auch mit
APDs eine Quanteneffizienz von etwa 80 % (im roten Spektralbereich) erreichbar sein, was ein
APD-Array gegeniiber einem rauscharmen CCD fiir Leitstern-Helligkeiten schwécher als etwa
13te Groflenklasse deutlich tiberlegen macht.

Die Zahl der durch den LLS im Einzelbild einer Subapertur erzeugten Photoelektronen ist

gegeben durch

®SR+SR | Taomdg?
N = tofiylaoTag 77LS’ (1.58)
4fB

mit ®S Ry als der Fluidichte des LLS-Lichts am Eingang des Teleskops (in Photonen m~=2s™1),
Tao als dem optischen Durchsatz des AO-Systems bis zum WFS (einschliellich Teleskop) und
nrs als der Quanteneffizienz des WFS-Detekors bei der Wellenldnge A s. Der Strehl-Beitrag
SR+ in Gl (1.58) beschreibt die Reduktion der Mittenintensidt eines in die Natrium-Schicht
projezierten Laserstrahls mit Gaufischer Intensitdtsverteilung. SR gibt die Verringerung in der
Strehl-Zahl des LLS-Bildes einer Subapertur an, nachdem das LLS-Licht die atmosphérische
Turbulenz nach unten durchlaufen hat. Nach den Ausfiihrungen in Kap. 2.5.2 zum Entwurf des
ALFA-Projektionsteleskops ist eine konservative Abschidtzung fiir den ersten Beitrag

0.2
M2
In der letzten Gleichung wird vorausgesetzt, dafl der projezierte Strahlradius dem jeweiligen

Seeing angepafit ist [s. Gl. (2.75)]. Der Beitrag fiir die Stérung in der Lichtausbreitung nach
unten kann nach Gl. (1.33) durch

SRt ~ (1.59)

SRy ~ exp{—0.134[ds/ro(Ars,{)]*/3} (1.60)

abgeschétzt werden. Fiir Dauerstrich-Anregung ist die Flu8dichte ®SR4 der LLS-Photonen am

Eingang des Teleskops:

BSR RSRtpNa sec(C)WwszAsec(O
T dw[Hygsec(C) — Hol?

(1.61)
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Abbildung 1.11: Vergleich der Leistungsfihigkeit zwischen einem Hartmann-Shack-WFS-
Detektor auf CCD-Basis und einem Photonenvervielfacher im AO-Betrieb. Dargestellt ist der
Phasenfehler aufgrund des endlichen Signal-zu-Rauschverhéltnisses oy s? (beziehungsweise die
entprechende Strehl-Zahl SR) als Funktion der Photonenanzahl pro Subapertur fiir einen CCD-
Detektor (Quanteneffizienz 80 %, Ausleserauschen vier Elektronen) und einem ausleserauschfrei-
en Photonenvervielfacher mit insgesamt typischen 20 % Quantenausbeute fiir eine unterschied-
liche Anzahl von Bildelementen, np;,, die zur Positionsbestimmung herangezogen werden.

Der Faktor sec(¢) im Z&hler auf der rechten Seite der letzten Gleichung beriicksichtigt die
Projektion der Natrium-Schichtdicke entlang der Laserstrahl-Projektionsachse. In der letzten
Gleichung ist RSR; die Zahl der riickgestreuten Photonen pro Zeiteinheit und Atom. Bei
Dauerstrich-Anregung mit der Laserausgangsleistung P und dem Maximum des spektralen
Laserprofils abgestimmt auf den (F = 2 — F = 3)-Ubergang sowie (zuniichst) vernachlissigter
Séttigung gilt

PALSTPTASEC(C) (O-Na)maJ:SRT

RSR: = - : (1.62)

hcn'wf

Dabei ist (654)maz durch Gl. (1.45) gegeben und Tp ist wiederum der optische Durchsatz vom
Ausgang des Lasers bis zum Ausgang des Projektionsteleskops. Im Falle optischen Pumpens mit
zirkular polarisiertem Licht kann sich der Betrag von R um maximal etwa 200 % erhohen. Fiir
den Fall eines gepulsten LLSs ist die rechte Seite von Gl. (1.61) noch mit der Pulswiederholrate
fr zu multiplizieren, und die rechte Seite der letzten Gleichung durch f;, zu teilen. P ist dann
die mittlere Leistung im Puls, das heift die mit f; multiplizierte Energie im einzelnen Puls.
Fiir hohe Intensitdten ist gemaf Gl. (1.46) (0na)mas in Gl (1.62) durch

(UNa)maz
_)
14 PSRyTeT, O /{(1,), 01512505 (As, ¢) (Hna — Ho)]?}

(O-Na)maz (1.63)

zu ersetzen. Da bei gegebener LLS-Gréfle und zunehmender Laserleistung eine Sittigung zwar
durch eine vergroflerte Bandbreite vermieden werden kann, die Doppler-Breite des Linienprofils
aber nur etwa 2 GHz betrigt, gibt es fiir eine gegebene Laserleistung eine optimale Laserlinien-
breite, (o1,)opt, die den nichtlinearen Riickstreuquerschnitt nach Gl. (1.63) maximiert. Das Ma-
ximum des nichtlinearen Riickstreuquerschnitts in Abhéngigkeit von der Laser-Bandbreite ist
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Abbildung 1.12: Nichtlinearer Riickstreuquerschnitt (0 x4 )maz als Funktion der Laserbandbreite
o, fiir unterschiedliche Laserausgangsleistungen P und sehr gute Beobachtungsbedingungen. Es
ist ein aufden (F =2 — F = 3)—D2—l’7bergang abgestimmter, unpolarisierter Dauerstrich-Laser
angenommen.

dabei umso ausgeprégter je hther die Ausgangsleistung und je giinstiger die Beobachtungsbedin-
gungen sind. In Abb. 1.12 ist exemplarisch der nichtlineare Riickstreuquerschnitt als Funktion
der Laser-Bandbreite fiir giinstige Beobachtungsbedingungen (das heifit ¢ = 0°, 6s(V) = 0.7,
T = 0.92) dargestellt. Fiir Laserleistungen niedriger als etwa 1 W kann der effektive Riickstreu-
querschnitt fiir alle relevanten Boebachtungsbedingungen iiber eine Bandbreite von 10 MHz bis
etwa 200 MHz als konstant angesehen werden. Selbst bei 5 W Ausgangsleistung betrigt bei
10 MHz Bandbreite die Abweichung vom maximal erreichbaren Riickstreuquerschnitt weniger
als 5 %. Bei hoheren Laserausgangsleistungen bis etwa 100 W verschiebt sich die optimale
Laserbandbreite bis auf etwa 300 MHz.

Die dquivalente V-Band-Helligkeit des LLSs am Eingang des Teleskops, mps, ist mit Gl. (1.61)
gegeben durch

mps = —2.5log(®SRrhe/Ars) — 21.2. (1.64)

In Abb. 1.13 ist die LLS-Helligkeit in Abh&ngigkeit von der Dauerstrich-Laserausgangsleistung
fiir M2 = 1.2 und Tp = 0.70 sowie mittelgute Beobachtungsbedingungen auf Calar Alto (das
heifit ¢ = 45°, 05(V,0°) = 1.0”, T4(0°) = 0.77, pno = 6 x 103 m?) dargestellt. Um die
Séttigung bei hohen Ausgangsleistungen zu minimieren, wurde in Abb. 1.13 mit der optimal
angepafliten Laser-Bandbreite gerechnet, so dafl der jeweils maximale effektive Riickstreuquer-
schnitt, mit der Linienmitte des Laserlichts abgestimmt auf den (F =2 — F = 3)—I"Jbergang,
errreichbar ist. Wie oben bereits erwédhnt, ist fiir P < 10 W der Unterschied zwischen dem
Riickstreukoeffizienten bei optimaler Laserbandbreite und demjenigen, den man bei Anregung
nur einer Geschwindigkeitsgruppe erhilt, vernachlassigbar. Auf die Laserleistung bezogen ergibt
sich so eine maximale Fluidichte ®SR4/P von 3.67 x 10° Photonen s=! m=2 W~ Mit dem 4-
W-Laser ist demnach eine Leitstern-Helligkeit von etwa 9.5 mag, entprechend einer Fluidichte
von 1.47 x 10 Photonen s™' m~? unter mittelguten Beobachtungsbedingungen am Telesko-
peingang zu erwarten. Bei optimalem optischen Pumpen ist mit einer um etwa 1.5 Magnituden
grofleren Helligkeit zu rechnen (zur Simulation wird mit der konservativen Helligkeitssteigerung
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um 0.8 mag gerechnet).
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Abbildung 1.13: Vorhergesagte Helligkeit mys des Natrium-LLSs im V-Band und FluBidich-
te ® am Teleskopeingang als Funktion der Laserausgangsleistung P fiir mittelgute Beobach-
tungsbedingungen. Es ist eine Anregung mit einem Dauerstrich-Laser, abgestimmt auf den
(F = 2 - F = 3)-Dy-Ubergang, angenommen, dessen Bandbreite (01,)opt in Abhéngigkeit von
der Leistung so gewdhlt ist, daf die Sdttigung des Ubergangs minimiert wird. Die gestrichelten
Linien zeigen die aus der jihrlichen Schwankungsbreite der Natrium-Sdulendichte nach Tab.
1.2.3 sich ergebenden Maximal- und Minimal-Helligkeiten des LLSs. Bei optimalem optischen
Pumpen erhéhen sich die Helligkeitverliufe um maximal 1.5 Magnituden.

Zusammen mit dem hier interessierenden Elevationsbereich von 0 - 60° ist zu erwarten, daf
die Helligkeit des LLSs bei gegebener Laserleistung unter ungiinstigen Verh&ltnissen in einem
Bereich von etwa 4 Magnituden um den mittleren Wert schwanken kann. Der Beitrag der
jéhrlichen und tédglichen Schwankungbreite der Natrium-S&ulendichte dazu ist 2.3 Magnituden.
Variationen in der atmosphérischen Transmission kénnen nach Tab. 1.2.2 eine Helligkeitsva-
riation um etwa 1.9 Magnituden verursachen (bis zu einer Zenitdistanz von 60°). Die je nach
Objekthohe unterschiedliche Entfernung der Natrium-Schicht tragt etwa 0.7 Magnituden zur
moglichen Helligkeitsvariation bei. Bei der Auslegung des idealen Lasers sind diese moglichen
Variationen in der LLS-Helligkeit zu beriicksichtigen. Speziell fiir die Laserausgangsleistung
4 W zeigt Abb. 1.14 nochmals die maximal erwartete LLS-Helligkeit am Teleskop-Eingang
in Abhédngigkeit von der Zenitdistanz mit der Natrium-Saulendichte und der atmophérischen
Transmission als Parameter. Diesmal ist der schmalbandige CW-Laser zirkular polarisiert auf
den (F=2—> F= 3)—D2—ﬁbergang abgestimmt angenommen (konservative Annahme eines 50
% starkeren Riickstreusignals). Als Systemtransmission der Laserstrahl-Projektionseinrichtung
wurde wieder 70 % verwendet und es wurde vorausgesetzt, daf} die Projektionsapertur optimal
an das Seeing angepaf}t ist. Im zu erwartenden ungiintigsten Fall kann demnach bei diesem
Laserleistungsniveau die LLS-Helligkeit bei einer Elevation von 30° bis auf etwa 12.5 mag ab-
sinken.
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Abbildung 1.14: Vorhergesagte Helligkeit mps im V-Band und FluBdichte ® des Natrium-LLSs
am Teleskopeingang als Funktion der Zenitdistanz ¢ mit der Natrium-Sdulendichte py, (Ta-
gesmittel) als freien Parameter bei 4 W Ausgangsleistung eines zirkular polarisierten, auf den
(F=2—>F= 3)—D2—ﬁbergang abgestimmten, schmalbandigen CW-Lasers (konservative An-
nahme einer 50 %igen Steigerung der Riickstreuung durch optisches Pumpen). Es wurde ein
Lichtdurchsatz des kompletten Laserstrahl-Projektionssytems von 70 % angenommen. Fiir den
Fall der mittleren Natrium-Sdulendichte ist zusdtzlich der EinfluBl der erwarteten Schwankung
in der atmosphérischen Transmission T4 gezeigt. Sonst ist immer eine atmosphdrische Trans-
mission von maximal 77 % angenommen.

1.5.1.3 Endliche Bandbreite des geschlossenen Regelkreises

Eine perfekte, aber um die Zeit At verzogerte Korrektur fiihrt nach Gl. (1.23) beziehungswei-
se (1.15) zu einem Phasenfehler o = (At/TO)S/S. Der Fehler ist aber nur so klein, wenn die
mit dem Hohenprofil der Brechungsindex-Strukturkonstante gewichtete mittlere Windgeschge-
schwindigkeit zu einer Bewegung deutlich kleiner als der Subapertur-Dimension fiihrt, das heifit
wenn AL K dg ist, mit o nach Gl. (1.27). Da der Leitstern nach Mdoglichkeit von der einzelnen
Subapertur nicht aufgeldst werden soll (das heifit dg & r¢), muf} die Verzogerung zwischen der
Datenaufnahme mit dem WFS und der Ausfiihrung der Korrektur mit dem DM die Bedingung
At & 10/0.314 erfiillen. Aus der Regelungs-Praxis ist bekannt, daf} fiir eine robuste Korrektur-
Bandbreite fr die dazugehorige Datenrate fp & 10fg betragen mufl. Die Bandbreite fr des
geschlossenen AO-Regelkreises fiir die h6heren Ordnungen, der wie ein Hochpafifilter auf die
zeitlich niederfrequenten Stérungen in der optischen Phase wirkt, ist dabei diejenige Frequenz,
bei der die Ubertragungsfunktion des Filters den -3dB-Punkt kreuzt. Wegen der parallelen
DSP-Architektur ist bei ALFA die Wellenfront-Rekonstruktion durch die Einzelbildrate fg be-
grenzt, das heiflt At ~ 10/ fp. Eine konservative Abschitzung fiir den Phasenfehler aufgrund
der endlichen Bandbreite bei der Korrektur der héheren Ordnungen ist deshalb:

) ) 0.1 5/3
Op —0Opg (AO,C) = (m) . (165)

Im fortgeschrittenen ALFA-Betrieb wird es sicherlich méglich sein, diesen Fehler durch eine
dem Seeing optimal angepafite Regelverstirkung beziehungsweise durch zusitzliche, aus der
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Beobachtungspraxis sich ergebende Filter weiter zu minimieren.

1.5.1.4 Anpassungsfehler des deformierbaren Spiegels

Wenn N4g; die Anzahl der Aktuatoren des DMs ist, wird analog zu Gl. (1.15) die endliche
Zahl an rdumlichen Freiheitsgraden, mit der eine durch Kolmogorov-Turbulenz gestérte Wel-
lenfront kompensiert werden kann, zu einem Phasenfehler fiihren, der folgendem funktionalen
Zusammenhang geniigt:

D 5/3
2 _ 2 ~
opm =pu (20:) (7‘0(}\074-)\/m> . (1.66)

Bei einem Aktuator pro Subapertur ist D/+/Nax: = ds. In den Proportionalititsfaktor, der in
Gl. (1.66) steckt, gehen geometrische Effekte ein. Wenn etwa der Durchmesser des DMs gleich
dem der Pupille ist, wird die Genauigkeit, mit der der DM die Phasenverschiebung korrigie-
ren kann, am Rand kleiner als zu seiner Mitte hin sein. Durch die hier vorliegende zentrale
Abschattung in der Pupillenebene des 3.5-m-Teleskops wird der Anpaflungsfehler des DMs an
die gewiinschte Form am &ufleren Rand der zentralen Abschattung ebenfalls vergréfiert. Bei
ALFA betrigt das radiale Abschattungsverhiltnis 39 % und der Durchmesser des DMs ist
gegeniiber dem Pupillendurchmesser radial um 25% iiberdimensioniert. Im ALFA AO-System
stehen insgesamt fiinf motorisch wechselbare Mikrolinsen-Arrays fiir den Hartmann-Shack-WFS
zur Verfiigung: ein 3 X 3- und jeweils zwei 5 X 5-Arrays mit den beiden zuvor erwdhnten Pixel-
MafBstében von 0.75 ” /Pixel beziehungsweise 1.25 ” /Pixel, sowie ein 7 x 7 Array mit einem Ab-
bildungsmafstab von 0.75 ” /Pixel. Jede Matrix ist als hexagonale Linsenanordnung ausgefiihrt.
Damit kann die 3.5-m-Teleskoppupille in 6, 18 beziehungsweise 30 Subaperturen zerlegt werden.
Die effektiven Aperturdurchmesser, dg, betragen ungefihr 1.15, 0.70 und 0.50 m. Beim 5 x 5-
Linsenarray schattet der Sekundirspiegel nicht nur die zentrale Subapertur ab, sondern um
etwa 25% auch die sechs néchstinneren Subaperturen. Dieser Verlust im Lichtsammelvermégen
bleibt im folgenden unberiicksichtigt. Labor-Messungen (Wirth 1995) am rdumlichen Rekon-
struktionsverhalten des ALFA-DMs mit seinen 97, in einem rechteckigen Muster angeordnete
Aktuatoren, unter simulierter Kolmogorov-Turbulenz mit einer die Teleskoppupille simulieren-
den Maske ergaben folgenden Anpassungsfehler:

opa’ = 0.9 (%)S/S . (1.67)

To )\07

Wegen der bei einer hoheren Linsenanzahl geringeren relativen Uberdeckung der Subaperturen
mit DM-Aktuatoren ist der Proportionalitdtsfaktor in der letzten Gleichung streng genommen
nur fiir das 7 x 7-Array giiltig. Fiir die gréf8eren Mikrolinsen betrdgt der Vorfaktor etwa 0.6.

1.5.2 Fehlermodell fiir die Tip-Tilt-Korrektur

Die Varianz der verbleibenden Schwerpunktsbewegung des adaptiv-korrigierten Tip-Tilt-Leit-
sterns, opp2, 148t sich schreiben als:

orp’ = opp (A, 20,¢) = 074> + opps” + (R )T + (005 )T - (1.68)

Ar ist dabei die Wellenldnge bei der die Tip-Tilt-Bewegung gemessen wird. Die einzelnen Feh-
lerbeitrdge in der letzten Gleichung, sind analog wie im Fall der Korrektur der héheren Ord-
nungen definiert: o ,2 ist Beitrag des Anisoplanatismus bei einem endlichen Abstand des Tip-
Tilt-Leitsterns vom astronomischen Zielobjekt. Das endliche SNR bei der Messung mit dem
Tip-Tilt-Sensor trigt mit oppg? zum Gesamtfehler bei. (052)rr ist der Fehler aufgrund der
endlichen Regel-Bandbreite. In ALFA ist der Fehler (o,p?)7 aufgrund der unterschiedlichen
Lichtwege zwischen Wellenfrontsensor und Tip-Tilt-Sensor vernachlissigbar.
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Der Fehler 07,2 in der Tip-Tilt-Korrektur aufgrund der nur teilweise korrelierten Tip-Tilt-
Bewegung zweier Sterne im Abstand © ist nach Umrechnung in den Phasengradienten in rad?
fiir Kolmogorov-Turbulenz in guter N3dherung gegeben durch (Sasiela und Shelton 1993):

opa’ = 0ra’(A0,() = 2 (%)2 [mr ) (1.69)

ﬂ'z ()\0,
mit (fg)7 als dem isokinetischen Winkel:
(60)r = (60)7 (Mo, ¢) = [0.688(2/A0)? sec® (¢ ) pg D™ /3]~ 1/2 (1.70)

In Tab. 1.8 sind fiir das Calar-Alto-Turbulenzmodell Werte fiir den isokinetischen Winkel auf-
gefiihrt. Man sieht, daf sie nur fiir den Fall sehr guten Seeings und grofie Wellenldngen um
etwa den Faktor D/rq grofier sind als die entsprechenden Werte fiir den isoplanatischen Win-
kel. Ansonsten néhert sich der Betrag von (fp)7 rasch dem ungefihr nur (3 — 4)-fachen Wert
von 6.

Die Wahrscheinlichkeit, Pr, einen natiirlichen Tip-Tilt-Leitstern innerhalb eines Winkelradius 8
zu finden, wenn maximal ein Fehlerbeitrag o7 ,2 wegen Tilt-Anisoplanatismus im Fehlerbudget
toleriert werden kann, ist mit Gl. (1.69) und (1.3) demnach

Pr =1 —exp[—15.5n(m, b)(D/X0)?(00) 7 207 4%] - (1.71)

Auf diese Himmeliiberdeckung mit Tip-Tilt-Leitsternen wird spiter wieder eingegangen, wenn
die anderen, von der Sternhelligkeit abhingenden Fehlerbeitrige zur Tip-Tilt-Korrektur und
ihre Minimierung behandelt worden sind.

Der Tip-Tilt-Sensor von ALFA kann durch Hardware-Binning, das heifit durch Zusammenfas-
sen von mehreren Pixeln zu einem einzigen Bildelement (und zwar vor der Analog-zu-Digital-
Wandlung), wie ein Quadrantendetektor betrieben werden. Analog zu Gl. (1.53) und (1.54)
bewirkt der endliche Flufl vom Leitstern in guter Ndherung folgenden Fehler, wenn der AO-
Regelkreis vollstdndig geschlossen ist:

372 Ap )2 (fr)T (1.72)

16DSNRXo ) (fB)r’

wobei SN R das Signal-zu-Rauschverhiltnis im Einzelbild nach Gl. (1.57) mit np;; = 4 ist. In
der letzten Gleichung wurde verwendet, daf} die (hier gesuchte) Tip-Tilt-Phasenvarianz in rad?
gleich dem (72/2)(D/)o)-fachen des Quadrats der Standardabweichung der Bewegung in einer
Achse ist. Die Zahl der erzeugten Photoelektronen ist hier

O-TT52 = g'TTsz(}\T, Ao,C) = 0.5 (

T, Tuo)r [ ®,n,dvrD*SRyo
4(fB)r '

In der letzten Gleichung ist SRy die Strehl-Zahl des mit dem AO-System in den h&heren
Ordnungen korrigierten Bildes des Tip-Tilt-Leitsterns; im giinstigsten Fall ist diese nach Gl.
(1.32) gegeben. @, ist die spektrale Flufidichte des Sternlichts am Eingang des Teleskops und 7,
die Empfindlichkeitskurve des Detektors. Da schwéchere Sterne in der Regel réter sind, geht die
Effektivtemperatur des Tip-Tilt-Leitsterns ebenfalls in Gl. (1.72) ein. Der Tip-Tilt-Sensor von
ALFA hat sein natiirliches Empfindlichkeitsmaximum um 750 nm (Silizium), was ihn besonders
empfindlich fiir Sterne vom Spektraltyp K macht. Fiir eine tatsichlich maximale Himmelsiiber-
deckung ist dies allerdings noch nicht rot-empfindlich genug. Ermittelt man n&mlich aus der
Sternanzahldichte im V- und B-Band (s. Kap. 1.1.2.4 beziehungsweise Allen 1963) die mittlere
(B — V)-Farbe fiir Sterne einer gegebenen Helligkeit und bei einer bestimmten galaktischen
Breite, kann daraus wiederum die Effektivtemperatur bestimmt werden, deren Beziehung zur
Sternfarbe ebenfalls in Allen (1963) tabelliert zu finden ist. Es zeigt sich, dafi Sterne mit ei-
ner Effektivtemperatur von etwa 3300 K die hochste Anzahldichte am Himmel aufweisen. Die
optimale Schwerpunktswellenldnge fiir den Tip-Tilt-Sensor liegt demnach bei ungefdhr 900 nm.

N =

(1.73)
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0s(V,0) | Band | (6o)r | fr
(") (") | (Hz)

K 36 1

0.5 J 20 2

Vv 9 4

K 20 2

1.0 J 11 3

Vv 5 6

K 14 2

1.5 J 8 4

Vv 4 9

Tabelle 1.8: Zenit-Werte des isokinetischen Winkels (8o)r und der Tyler-Frequenz fr fiir drei
Beobachtungswellenlingen im Calar-Alto-Turbulenzmodell mit D = 3.5 m und unterschiedli-
chem Zenit-Seeing 6 im V-Band.

Wire die Wellenfront des Tip-Tilt-Leisterns nicht gleichzeitig in den héheren Ordnungen kor-
rigiert, flihrt dies zu einem zusitzlichen Fehler, da in einer einfachen Tip-Tilt-Messung die
azimutal-symmetrischen Moden fiir den Sensor unsichtbar sind. In diesem Fall miifite der Te-
leskopaperturdurchmesser D in Gl. (1.72) durch die Kohérenzlinge ro ersetzen werden und
SRy ware gleich eins zu setzen. Unter mittelguten Beobachtungsbedingungen wiirde der Fehler
orps: dann etwa um den Faktor fiinf grofer.

Eng mit der erforderlichen Bandbreite des Tip-Tilt-Kompensationssytems verkniipft ist die
sogenannte Tyler-Frequenz, fr:

fr = fr(xo,¢) = 0.0527D~ /(27 /Xo)[sec(¢)va] /2 . (1.74)
Wenn die Bandbreite des geschlossenen Regelkreises zur Tip-Tilt-Korrektur, (fr)r, gleich der
Tyler-Frequenz ist, dann ist die Standardabweichung der verbleibenden Schwerpunktsbewegung
(unter Vernachldssigung aller anderen Fehlerbeitrige) in einer Achse gleich dem Beugungswinkel
Ar/D (Tyler 1994). Der Phasenfehler aufgrund der endlichen Bandbreite des Tip-Tilt-Kompen-
sationssystems 148t sich somit schreiben als:

(er*)r = (er*)r(Ar, X0,¢) =

x [M] | (1.75)

2 Xo(fr)T

Die Kohérenzzeit fiir die Bildbewegung ist nach dem Turbulenzzellenmodell zwar etwa um den
Faktor D/rg grofler als die entsprechende Zeitkonstante fiir die Stérungen der hheren Ordnung;
fiir die Berechnung der erforderlichen Bandbreite zur robusten Tip-Tilt-Kompensation 1a8t sich
diese einfache Skalierung allerdings nicht mehr verwenden. Der Grund dafiir ist, daf} die l&ingere
Kohérenzzeit nicht von einer Abschwichung der Leistung bei hohen rdumlichen Frequenzen in
der Bildbewegung herriihrt, sondern vielmehr von zusétzlicher Leistung in niedrigeren Raum-
frequenzen stammt. Da im Fall der unkompensierten Bildbewegung der Phasenfehler nach Gl.
(1.32) gleich 0.427Ao/D(D/ro)%/¢ (in rad?) ist, muB fiir ein D/ry in der Gréfenordnung von
10 und einer ausreichenden Qualitit der Tip-Tilt-Kompensation (s. nichsten Abschnitt) in der
Praxis die Bandbreite des entprechenden Regelkreises mindestens etwa gleich dem drei-fachen
der Tyler-Frequenz sein. Exemplarische Werte fiir die Tyler-Frequenz fiir Calar-Alto sind in
Tab. 1.8 aufgefiihrt.

1.5.3 Minimierung des Fehler-Budgets

In diesem Abschnitt wird auf die Minimierung der Fehler in beiden AO-Regelkreisen eingegan-
gen. Dabei wird zunéchst die weiter oben gestellte Frage geklirt,welche Himmelsiiberdeckung
mit Tip-Tilt-Leitsternen zu erwarten ist, wenn nur ein bestimmter Restfehler in der Korrektur
der Bildbewegung zugelassen werden kann. Anschliefend wird auf die Qualitidt der Kompensa-
tion der Storungen héherer Ordnung eingegangen.
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1.5.3.1 Winkel-Anisoplantismus

Bei der Leistungsanalyse wird vorausgesetzt, daf} ein einzelner Natrium-LLS mit einem Strahl-
lagenzittern kleiner als +0.5” sehr nahe an den Ort des astronomischen Beobachtungsobjekts
am Himmel projeziert wird. In dieser Annahme steckt die Forderung, den Effekt des Winkel-
Ansioplanatismus moglichst klein zu halten. Diesem Effekt zufolge ist der iiber die Pupille
gemittelte Phasenfehler in der gestérten Wellenfront bei einem Abstand 64 zwischen astrono-
mischen Objekt und LLS gleich (8.4 /60)%/® mit 6y gegeben durch Gl. (1.19). Dieser Ausdruck fiir
den Phasenfehler ist aber nur eine Niherung fiir (D/r¢) — oo. Eine Rechnung mit dem Calar-
Alto-Atmosphérenmodell fiir die Brechungsindex-Strukturkonstante und den in Fried (1982)
angegebenen Gleichungen zur Strehl-Zahl bei Winkel-Anisoplanatismus ergibt, dafl unter mittle-
ren Seeing-Bedingungen von 1.0” im V-Band (entprechend 6y = 2.0”), die Standardabweichung
im schnellen Strahl-Zittern des Lasers am Himmel nicht gréler als a2 1.0”(0.5”) sein darf, wenn
die daraus resultierende Strehl-Zahl im V-Band grofier als 80 % (95 %) sein soll. Fiir andere
Beobachtungswellenldngen Ao skalieren obige Werte fiir das Strahllagezittern beziehungsweise
den Projektionsabstand am Himmel wie nach Gl. (1.19) erwartet etwa wie [Ao(sm)/0.55]2.

1.5.3.2 Strehl-Zahl und Auflésung im langbelichteten Bild

Welche Strehl-Zahlen die beiden AO-Regelkreise jeweils errreichen miissen, um das Minimalziel
einer Strehl-Zahl von 25 % im langbelichteten Bild zu ermdglichen, 148t sich folgendermafien
abschitzen. In erster Ndherung gilt fiir die Strehl-Zahl im langbelichteten korrigierten Bild,
SRy, und fiir die entprechende Auflésung, FW H My, (Greenwood und Parenti 1994):

SR 1-SR
SRy = —29_ 4 ae-. (1.76)
lL+opp® 14 (D/ro)

2 2 _ 2 2111/2
ib

Dabei ist SRyo = exp(—0 %) die Strehl-Zahl nur aufgrund der Restfehler héherer Ordnung.
Der erste Term in Gl. (1.76) beschreibt den durch Restfehler in der Tip-Tilt-Kompensation
verschmierten Airy-Kern. Der aus dem Kern gestreute Fluf findet sich in einem Halo wieder
(zweiter Term), der wegen der Restfehler in der Kompensation der Stérungen héherer Ord-
nung in etwa die Ausdehnung des Seeing-Scheibchens besitzt. Die Analyse des Profils der PSF
von mit dem AO-System ADONIS der ESO beobachteten Sternen bestdtigt die Giiltigkeit
der letzten beiden Gleichungen iiber eine Vielzahl von Werten fiir die Verhéltnisse Ao /D be-
ziehungsweise Ao/ro. Abb. 1.15 zeigt die erreichbare Auflésung nach Gl. (1.77) in den drei
Nahinfrarotbdndern als Funktion der Strehl-Zahl im langbelichteten Bild. Man sieht, daf3 der
Ubergang von einer Seeing-begrenzten Auflésung zur beugungsbegrenzten Auflésungsgrenze
iber einen verhélnisméfig engen Strehl-Zahlbereich stattfindet. Seine genaue Lage hingt dabei
empfindlich vom D/rq-Verhiltnis ab.

Beriicksichtigt man nun noch, dafl im rdumlichen Frequenzspektrum 87 % der Leistung in
der Bildbewegung stecken, ergibt sich aus SR > 25 % folgende Minimalanforderung fiir den
Korrekturgrad der beiden Regelkreise: o> < 1.4 rad? (entsprechend SRpo > 0.25) fiir die
Kompensation der Stérungen héherer Ordnung und opp2 < 0.2 rad? (Strehl-Zahl > 0.83) fiir
den Tip-Tilt-Regelkreis. Da opp? = 7272 /2(D/X0)?, mit o7 als der Standardbweichung der
Bildbewegung in einer Achse, entspricht der Fehlergrenzwert fiir die letzte Gréfle am 3.5-m-
Teleskop zum Beispiel im J-Band nur etwa 120 nrad.

1.5.3.3 Himmelsiiberdeckung mit natiirlichen Tip-Tilt-Leitsternen

Damit der unvermeidliche Restfehler in der Tip-Tilt-Korrektur den im vorangegangenen Ab-
schnitt genannten Fehler nicht tiberschreitet, mufl grundsitzlich nur der Leitstern ausreichend
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Abbildung 1.15: Volle Halbwertsbreite FW H My, des PSF-Kerns als Funktion der Strehl-Zahl
SRy, im langbelichteten Bild in den drei Nahinfrarotbidndern fiir zwei verschiedene Betrige des
D/ro-Verhiltnisses. Fiir ein Spektrometer mit Spaltbreite 2FW H My, gibt SRy, die vom Spalt
gesammelte Energie an.

hell gewihlt sein um den Fehlerbeitrag o 5? bei der Messung mit einem hohen Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis zu minimieren. Die Forderung nach einer méglichst hohen Himmelsiiber-
deckung, daf§ heifit nach einem moglichst kleinen Fehlerbeitrag o 42 aufgrund von Tilt-Aniso-
planatismus schrinkt die Auswahl eines Leitsterns nach den Gl. (1.4) bis (1.6) aber auf eine
gewisse Maximal-Helligkeit ein. Einen kleinen Fehlerbeitrag o g% erreicht man auch durch
eine nur ausreichend lang gewéhlte Integrationszeit, was allerdings den Fehler (o 5%)7 in der
zeitlichen Dekorrelation bei der Kompensation der Bildbewegung erhéht. Zusammengefaf3t mufl
also fiir die Optimierung des Tip-Tilt-Systems der Gesamtfehler o, ? nach der Sternhellig-
keit m und der Bandbreite des geschlossenen Regelkreises (fgr)r minimiert werden. Fiir eine

bestimmte Sternhelligkeit kann die optimale Bandbreite (fr)} aus ﬁ[UTTSZ((fR)T, m) +

(ex?)r((fr)7)] = 0 unter der Annahme SNR = (]\7/5)1/2 (das heifit ausleserauschfreier Qua-
drantendetektor und vernachlissigbarer Hintergrund) analytisch bestimmt werden,:

1/3

(fr); = % (3%7‘;““)”(TAO);“@U10—0-4mDSRHOn,,,\OfT2) . (1.78)
Fiir eine gegebene Sternhelligkeit und Betrag der Himmelsiiberdeckung folgt aus Gl. (1.3) der
in den Mef}fehler aufgrund des Tilt-Anisoplanatismus eingehende Winkelabstand. Die opti-
male Sternhelligkeit, m*, kann aus %[UTTSZ((fR)T,m) + o7 42(m)] = 0 nur numerisch er-
mittelt werden. Der fiir eine gegebene Sternhelligkeit und einen bestimmten Betrag der Him-
melsiiberdeckung in den Mefifehler aufgrund des Tilt-Anisoplanatismus eingehende Winkel-
abstand folgt dabel aus Gl. (1.3). In Abb. 1.16 ist das Resultat fiir m* und (fg)} fiir eine
gegebene Himmelsiiberdeckung gleich in der Form dargestellt, die die gesuchte Himmelsiiber-
deckung an natiirlichen Leitsternen als Funktion des minimierten Restfehlers (O'TTz)mm in der
Tip-Tilt-Kompensation fiir das Calar-Alto-Atmosphéirenmodell und das ALFA-System bei op-
timal gewdhlter Leitstern-Helligkeit und Kompensationsbandbreite zeigt. Es ist sowohl der Fall
einer Beobachtung in Richtung des galaktischen Pols und zum Aquator gezeigt, als auch der
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Abbildung 1.16: Erwartete Himmelsiiberdeckung Pr mit Tip-Tilt-Leitsternen fiir die AO-
Beobachtung im K-Band als Funktion des minimierten totalen Wellenfrontfehlers (O'TTz)mm
in der Tip-Tilt-Kompensation fiir eine Blickrichtung zum galaktischen Aquator (b=10°), zum
galaktischen Pol und iiber alle galaktischen Breiten gemittelt. Es wurde ein in den héheren Ord-
nungen mit einem Strehl-Beitrag von SRgo = 0.25 (mittels LLS) korrigierter Tip-Tilt-Leitstern
sowie mittelgute Seeing-Verhéltnisse nach dem Calar-Alto-Modell angenommen. Ebenfalls dar-
gestellt ist die optimale Kompensationsbandbreite (fr)} fir die iiber die galaktische Breite
gemittelte Beobachtungsrichtung, die bei optimaler natiirlicher Leitstern-Helligkeit den Fehler
aufgrund des endlichen Signal-zu-Rauschverhdhlnisses und der unvermeidlichen Verzégerungen
im Regelkreis minimiert. Die optimale Leitsternhelligkeit wurde jeweils so gewdhlt, dafl die
Beitridge zum Gesamtfehler aufgrund des Tilt-Anisoplanatismus und dem endlichen Signal-zu-
Rausch-Verhédltnis minimiert werden.

Fall einer iiber alle galaktischen Breiten gemittelten Blickrichtung. Dabei wurden folgende Pa-
rameter verwendet: Eine Strehl-Zahl bei der Korrektur der héheren Ordnungen (mittels LLS)
von 25 % und ein Lichtdurchsatz vom Teleskopeingang bis zum Detektor (Tao)r = 0.40. 1,
wurde durch eine Rechteckfunktion mit einer Breite von 415 nm um Ay = 750 nm und einer
Hohe von 0.8 angendhert (Siliziumdetektor). Als Ausleserauschen pro Bildelement (insgesamt
vier) wurden vier Elektronen angenommen. @, fiir einen Stern der Helligkeit m im Band fiir
Ar wurde durch die monochromatische PhotonenfluBdichte ®,, eines Schwarzkoper-Strahlers
der Effektivtemperatur Tg bei Ay angendhert:

o — ¢o10~0-4m )\Vs{exp[hc/()\vaE)] -1}
M7 The/ar Ap {explhe/(ArkTg)] — 1}

(1.79)

mit ¢g = 3.45x 1072 J s~ m~2 m~! als der monochromatischen Energiefludichte eines Sterns
mit my = 0 bei Ay = 0.55 ym (Lang 1980).

Die Emission der Atmosphére im sichtbaren Spektralbereich (und im Nahinfraroten) setzt sich
hauptséchlich aus dem Rekombinationsleuchten von OH-Molekiilen in der Ionosphére und der
thermischen Emission, die proportional zur Absorption der Atmosphére bei der jeweiligen Wel-
lenldnge ist, zusammen. Beides wird unter dem Begriff Airglow zusammengefafit. Die vom Air-
glow stammende Photonenflufidichte aus einer Fliche von einer Quadrat-Bogensekunde am
Himmel betrigt im R-Band maximal etwa 103 Photonen s~ m~2. Das bedeutet, dafl das Hin-



54 KAPITEL 1. LEISTUNGSANALYSE EINES AO-SYSTEMS MIT LASER-LEITSTERN

Band | (fr)7 | mg UTAz JTTS2 (URZ)T
(Hz) (rad?) | (rad?) | (rad?)
K 6 17.5 0.08 0.06 0.06
J 24 15.5 0.12 0.03 0.05

Tabelle 1.9: Fehler-Budget fiir die Tip-Tilt-Korrektur in ALFA zusammen mit der optimalen
Leitstern-Helligkeit m}, und Regelbandbreite (fr); im K- und J-Band bei einem maximal
tolerierbaren Gesamtfehler in der Tip-Tilt-Kompensation von 0.20 rad?. Dieser Fehler entpricht
einer maximalen Himmelsiiberdeckung von etwa 95% im K- und von etwa 75% im J-Band. Es
ist ein (mit LLS) adaptiv korrigierter Tip-Tilt-Leitstern vorausgesetzt, dessen Korrekturgrad in
den héheren Ordnungen einem Strehl-Zahlbeitrag von 0.25 entpricht. Als Zenit-Seeing wurde
1.0” im V-Band nach dem Calar-Alto-Modell sowie die Blickrichtung Zenit angenommen. Die
Werte der weiteren zugrundegelegten Systemparameter finden sich im Text.

tergrundsignal vom Nachthimmelsleuchten in Gl. (1.57) fiir Leitstern-Helligkeiten schwéicher
als mp & 16 (Spektraltyp K) mit beriicksichtigt werden muf. Fiir Abb. 1.16 wurde mit einem
Signalhintergrund von 200 Photonen s~ 1 pro Bildelement gerechnet. Fiir die Einzelbildrate
wurde (fp)r = 10(fr)r angenommen.

Bei einem hier maximal tolerierbaren Restfehler in der Tip-Tilt-Korrektur o2 = 0.2 rad? ist
nach Abb. 1.16 im K-Band unter mittelguten Seeing-Verhéltnissen und {iber alle galaktischen
Breiten gemittelt demnach mit einer Wahrscheinlichkeit von etwa 85 % zu rechnen, einen ge-
eigneten Tip-Tilt-Leitstern zu finden. Am galaktischen Aquator ist die Himmelsiiberdeckung
nochmals um etwa 10 % gréfier. Bei Beobachtung in der Nihe des galaktischen Pols mufi man fiir
die gleiche Korrekturgiite eine Himmelsiiberdeckung an Tip-Tilt-Leitsternen von 15 % in Kauf
nehmen. Ein Photonenvervielfacher als Tip-Tilt-Detektor ohne Ausleserauschen (wie er in der
nichsten Ausbaustufe von ALFA geplant ist) wiirde am galaktischen Pol (Aquator) die Wahr-
scheinlichkeit einen geeigneten Leitstern zu finden auf etwa 45 % (100 %) erh6hen, wie analog
zu oben durchgefiihrte Rechnungen zeigen. Der in Abb. 1.16 bei einer Himmelsiiberdeckung von
etwa 70 % verstirkte Anstieg im Gesamtfehler der Tip-Tilt-Kompensation rithrt vom beriick-
sichtigten Einflul des Airglows auf den Signalhintergrund her. Dieser macht sich wie bereits
erwiahnt erst bei schwachen Leitsternen mit mpr > 16, das heifit bei einer grofien erreichbaren
Himmelsiiberdeckung bemerkbar. Fiir die iiber die galaktische Breite gemittelten Beobach-
tungsrichtungen betrigt die optimale Bandbreite des mit dem rauscharmen CCD realisierten
Tip-Tilt-Kompensationsregelkreises etwa 25 Hz (maximale Himmelsiiberdeckung etwa 5 %) bis
etwa 5 Hz (maximale Himmelsiiberdeckung etwa 95 %). Hierbei ist beriicksichtigt, daff minde-
stens ein Photon pro Zeitintervall 1/ fp gemessen werden muf. Fiir die Blickrichtung entlang des
galaktischen Aquators erhdht sich die optimale Bandbreite um etwa 10 %. Bei Beobachtung in
Richtung des galaktischen Pols ist die optimale Bandbreite etwa 50 % geringer als in Abb. 1.16
dargestellt, da dann auch die optimale Leitsternhelligkeit geringer ist, um eine maximale Him-
melsiiberdeckung zu erreichen. Im J-Band betrigt die entprechendende Himmelsiiberdeckung
bei gleichem maximal tolerierbaren Gesamtfehler in der Tip-Tilt-Kompensation am galakti-
schen Aquator etwa 76 %, am Pol 5 % und im Mittel 24%. Tab. 1.5.3.3 faBt das Fehlerbudget
fiir die Tip-Tilt-Korrektur bei einem Gesamtfehler von o752 = 0.2 rad? nochmals zusammen.

Blieben die Storungen héherer Ordnung in der Wellenfront des Tip-Tilt-Leitsterns unkompen-
siert, steigt der Mef3fehler bei der Tip-Tilt-Korrektur unter obigen Bedingungen im K-Band auf
den etwa 3-fachen und im J-Band auf den etwa 12-fachen Wert an. Das Heiflt der resultierende
Gesamtfehler in der Tip-Tilt-Korrektur nidhert sich dem etwa 0.4-fachen des Fehlers nach Gl.
(1.32) fiir den Fall einer vollstindig unkompensierten Schwerpunktsbewegung. Eine Tip-Tilt-
Korrektur alleine wiirde bei demnach bei gleichzeitig geforderter grolier Himmelsiiberdeckung
des AO-Systems unter mittelguten Seeing-Verhéltnissen auf Calar Alto nur eine Strehl-Zahl von
etwa 3 % im K-Band erlauben, was deutlich kleiner ist als die Korrekturgiite, die bei perfekter
Kompensation der Schwerpunktsbewegung unter diesen Bedingungen mdoglich wire (Strehl-Zahl
etwa 0.25, s. Kap. 1.2.1.3) Dies verdeutlicht nochmals die Notwendigkeit eines LLSs fiir das AO-
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System, da der natiirliche Tip-Tilt-Leitstern bei einer groflen Himmelsiiberdeckung in der Regel
eben nicht hell genug ist, um den minimal geforderten Korrekturgrad zu erreichen.

Wie die entprechenden Rechnungen fiir eine AO-Korrektur im Sichtbaren zeigen, sinkt hier die
Wabhrscheinlichkeit einen geeigneten natiirlichen Tip-Tilt-Leitstern zu finden auf unter 10 %.
Hier kann der in der Einfiihrung erwdhnte polychromatische LLSs die Himmelsiiberdeckung
auf Werte wie im Nahinfraroten steigern. Eine ebenso hohe Himmelsiiberdeckung ist fiir alle
Beobachtungsobjekte erzielbar, bei denen an kurzbelichteten Aufnahmen die Simple-Shift-and-
Add-Methode aus der Speckle-Interferometrie anwendbar ist.

1.5.3.4 Kompensation der Sté6rungen héherer Ordnung

Der nach der Verkippung der Wellenfront nichsthéhere Abbbildungsfehler mit besonderer Be-
deutung fiir die AO-Kompensation mit LLS ist der Defokus. Die Abweichung im WFS-Fokus fiir
einen natiirlichen Leistern und den LLS, Af, mufl wegen der endlichen Hohe des LLSs in der
optomechanischen Ausfiihrung des AO-Systems beriicksichtigt werden. Mit der Offnungszahl
Njo des optischen WFS-Arms folgt:

B (NAoD)z ~ (NAOD)2
Hpygsec(() — NaoD ~ Hn, sec(¢)

Af= (1.80)

Fir ALFA mit Njo = 24 betrdgt Af demnach maximal etwa 78 mm. Um diesen Wert auszu-
gleichen kann der WFS von ALFA mittels eines motorisierten Lineartisches entlang der opti-
schen Achse verschoben werden. Die Positionierungsgenauigkeit mufl dabei besser als ein mm
sein, wie folgende Rechnung zeigt. Die Standardabweichung des Wellenfrontfehlers aufgrund
eines Defokusterms, w, ist gegegeben durch w = Ag(1 — €2)A/(2v/3), mit Ag als einem Pro-
portionalitdtsfaktor und e als dem radialen Abschattungsverhiltnis in der Eintrittspupille der
Teleskopoptik (Noll 1976). Ag folgt dabei aus dem Fokusversatz A f entlang der optischen Achse
relativ zum beugungsbegrenzten Fokus gemiB Af = 84¢AN 2. Somit gilt fiir die wellenlinge-
nunabhédngige Standardabweichung des Wellenfrontfehlers wegen Defokus:

_Af(1 — %)

w=——— 1.81
163N 42 (1-81)

Umgerechnet auf den Phasenfehler liefert ein Wellenfrontfehler mit Standardabweichung w (in
der linearen Dimension) nach Gl. (1.2) dabei im Bild die Strehl-Zahl

SR = exp[—(27w/)\)?] . (1.82)

Letzte Gleichung ist giiltig fiir w < 0.07\. Fordert man fiir den Strehl-Zahlbeitrag aufgrund von
Defokus einen Wert > 0.80 so folgt fiir das ALFA-System (¢ = 0.21) aus Gl. (2.71) und GI. (1.81)
eine Genauigkeit in der Fokussierung des WFSs auf den Natrium-LLS von §(Af) < 0.7 mm.
Mit Gl. (1.80) kann der Einflul der Héhenschwankungen der Natrium-Schicht auf die Korrek-
turgiite abgeschitzt werden. Eine Schwankung §Hpy, in der Schwerpunktshéhe aufgrund von
sporadischen Zusatzschichten zur mittleren Dichteverteilung der Natrium-Atome (s. Kap. 1.2.3)
fiihrt demnach fiir §Hy, < Hpy, zu einer Fokusvariation von

(NAOD)25HNa
[Hyqsec(C)]?

Fiir das ALFA-System hat demnach ein dHy, = 500 m (der Betrag der Gréfenordnung der
bisher um die geographische Breite von Calar Alto gemessenen Variationen; s. Kap. 1.2.3) nur
einen Wellenfrontfehler w & Apg/22 zur Folge. Eine genauere Analyse der Amplituden obi-
ger H6henschwankungen vor allem mit einer zeitlichen Auflésung deutlich unter einer Sekunde
wird zeigen, ob der Einflul der sporadischen Natrium-Schichten auf die Korrekturgiite des
AO-Systems tatsdchlich vernachléssigt werden kann. Da der optimal in die Natrium-Schicht

§(Af) ~ — (1.83)
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Abbildung 1.17: Maximale Belichtungszeit t,,,, bei feststehendem WFS von ALFA als Funktion
der Sternzeit T fiir eine Verschiebung der Brennebene des gemessenen LLS-Lichts von maximal
0.7 mm (entsprechend einer Strehl-Zahl-Verschlechterung um maximal 20 %). Es ist der Fall
eines mit 60° Zenitdistanz kulminierenden astromischen Beobachtungsobjekts (Deklination § =
—23°) sowie derjenige eines durch den Zenit laufenden Objekts dargetellt.

fokussierte Laserstrahl in guter Ndherung kollimiert ist (die Fokustiefe liegt in der Grofienord-
nung 100 km; s. Kap. 2.5.2) haben obige Schwerpunktsschwankungen in der Hhenverteilung
der Natrium-Atome keinen Einfluf} auf die LLS-Grofle am Himmel.

Mit Gl. (1.80) folgt fiir ein Observatorium auf der geographischen Breite ¢ ebenso die maxima-
le Belichtungszeit .., die auf ein astronomisches Objekt bei einer bestimmten Deklination §
verwendet werden kann, ohne dafl ein Nachfokussieren des WFSs nétig ist. Ist §(Af)mae der
tolerierbare Fokussierfehler (wiederum die lineare Dimension gemessen entlang der optischen
Achse des WFSs) ergibt sich tmaz = §(Af)maz [d(Af)/d7]~1 mit 7 als der Sternzeit. Dabei ist
ﬂ%l = ﬂ%)-% mit ¢(¢) = 90° — arcsin[sin(d) sin(p) + cos(d) cos(7) cos(p)]. Fiir Calar Alto
(¢ = 37° N) zeigt Abb. 1.17 die maximale Belichtungszeit fiir im Siiden kulminierende Objekte,
wenn sich bei feststehendem WFS die Brennebene nur um 0.7 mm (enstprechend einem Beitrag
des Defokusterms zur Strehl-Zahl von 80%) verschieben darf. Demnach ist es naheliegend bei
langen Belichtungen in einem langsamen Regelkreis mit einer Bandbreite in der Groéflenord-
nung von einer Minute den WFS gemifl Gl. (1.80) und der oben angegebenen Gleichung fiir die
Zeitabhdngigkeit der Zenitdistanz nachzufokussieren. Dies ist allerdings nur eine differentielle
Bewegung relativ zur letzten Messung der Natrium-Schichth6he, das heifit relativ zur WFS-
Fokusposition mit dem maximalen Spitzensignal in den Subaperturen unmittelbar vor Beginn
der Aufnahme. Da sich die Natrium-Schichthéhe im Verlauf einer Nacht aber um mehrere km
dndern kann, und fiir das ALFA-System etwa 800 m Unterschied in der Entfernung zur Schicht
nach Gl. (1.83) bereits eine Reduktion in der Strehl-Zahl um 80% bewirken, ist es giinstiger von
vornherein regelmiflig den Defokusterm aus den Wellfrontgradienten des LLS-Lichts mit dem
WEFS zu ermitteln, und dementsprechend den WFS nachzufokussieren. Die Rate mit der dies ge-
schehen muf}, hingt von der Zeitskala der schnellsten Héhenschwankungen mit Amplituden von
hier mehr als 800 m ab; liegt also wahrscheinlich ebenfalls in der Gréenordnung von einer Mi-
nute. Da ein optimal in die Natrium-Schicht fokussierter Laserstrahl bedeutet, den projezierten
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Strahldurchmesser dem jeweiligen Seeing anzupassen, und der Betrag des Letzteren ebenfalls
im Verlauf einer Nacht stark schwanken kann, sollte man wann immer eine Unterbrechung der
Belichtung moglich ist (auf jeden Fall aber als erste Mafinahme bei einem signifikant absinken-
den Signal-zu-Rausch-Verhaltnis) die Fokussierung des Laserstrahls optimieren. Hierzu ist eine
Fokussier-Automatik empfehlenswert, die bei einigen Fokuspositionen des Lasertrahls eine Kur-
ve an die Mafzahl fiir die Fokusgiite fittet, um mittles deren Extremum dern besten Laserfokus
einzustellen. Als MafBzahl fiir die Fokusgiite des Laserstrahls (insbesondere bei niedrigem Sum-
mensignal) eignet sich die mittlere Energiewachstumsfunktion der LLS-Bilder (das heifit das
innerhalb eines bestimmten Subaperturdurchmessers gemessene mittlere Gesamtsignal) besser
als die mittlere Gréfie des LLSs, da nach den Ausfiihrungen in Kap. 1.5.1 die Empfindlichkeit
des WFSs in erster Ndherung von der maximalen Intensitdt und nicht von der Grofle des LLSs
am Himmel abhéngt.

Im folgenden wird wieder auf die Minimierung des Gesamtfehlers in der Kompensation der
Storungen hoherer Ordnung eingegangen. Dabei gilt es, die Systemparameter der AO so zu
optimieren, daf} die fiir einen bestimmten tolerierbaren Gesamtfehler erforderliche Leitstern-
helligkeit minimiert wird. So verringert eine lingere Mefizeit im Regelkreis zwar den Mefifeh-
ler, erh6ht aber gleichzeitig den Fehlerbeitrag aufgrund der endlichen Kompensationsband-
breite. Ein gréBerer Subaperturdurchmnesser verringert den Mefifehler ebenfalls, erh6ht aber
auch den Anpassungsfehler des DMs. Demnach gibt es fiir eine gegebene LLS-Helligkeit be-
ziehungsweise mittlere Laserleistung P einen optimalen Subaperturdurchmesser (ds)op: und
eine optimale Regelbandbreite (fr)opt, die zusammmen den Gesamtfehler minimieren. (ds)op:
ist die Losung der Gleichung %[Uwpgz(dsafR;P) + 0pa(ds)] = 0 und (fr)op: folgt aus
af%[o'WFsz(dSv fr; P) + 0z%(fr)] = 0. Da die hier zu betrachtenden drei Fehlerbeitriige nach
Gl. (1.54), (1.65) beziechungsweise (1.66) jeweils umgekehrt proportional zum Quadrat der Be-
obachtungswellenldnge sind, hat diese keinen Einflufl auf den Wert der optimalen AO-Parameter
(ds)opt und (fr)opt- Allerdings hangt der Meffehler des WFSs im stérkeren Mafle von der Zenit-
distanz ab, als die beiden anderen Fehlerbeitrige, woraus sich eine Abhingigkeit der optimalen
AO-Systemparameter von der Objekthohe ergibt. Da fiir ALFA ein einzelner Natrium-LLS aus-
reichend ist, um den Mef}fehler aufgrund des Konus-Effekts vernachléssigen zu kénnen, eriibrigt
sich hier eine Optimierung der Anzahl der erforderlichen LLSe fiir eine minimale Laserleistung.

In Abb. 1.18 ist der optimale Subaperturdurchmesser und die optimale Kompensationsband-
breite im ALFA-AO-System als Funktion der Laserleistung fiir unterschiedliche Beobachtungs-
bedingungen dargestellt. Folgendene Parameter wurden fiir die numerische Optimierung fest-
gehalten: Hy, = 92 km, Tp = 0.70, Tao = 0.40, O'ROZ =4 e, npiz = 16, n.s = 0.80,
fr/fs = 0.10. Im Gegensatz zur Tip-Tilt-Korrektur kann hier bei der Einzelwellenlinge 589 nm
der Beitrag des Airglows zum Signalhintergrund vernachléssigt werden. Fiir jede Laserleistung
und den in Abb. 1.18 angegebenen Seeing- und Transparenz-Bedingungen wurde mit einer
Laser-Linienbreite gerechnet, die den nichtlinearen Riickstreuquerschnitt der Natrium-Atome
nach Gl. (1.63) maximiert (vgl. Abb. 1.12). Ebenso wurde ein dem jeweiligen Seeing optimal
angepaflter Durchmesser des projezierten Laserstrahls verwendet (s. Kap.2.5.2). Die verwen-
deten Strahldurchmesser waren dabei 48, 24 beziehungsweise 17 cm. Da die Gréfle des LLSs
am Himmel selbst bei optimaler Projektion einerseits immer geringfiigig grofler erscheint als
ein natiirlicher Stern, der LLS andererseits nach Mdoglichkeit aber gerade noch nicht von einer
Subapertur aufgeldst werden soll, ist der optimale Subaperturdurchmesser immer grofler als
ro(Ars). Erst im Grenzfall hoher Laserleistungen ndhert sich der optimale Subaperturdurch-
messer dem jeweiligen Fried-Parameter bei der Leitstern-Wellenldnge an. Bei sehr gutem Seeing
ist deshalb auch die optimale Bildrate des WFSs gréfler als die zehn-fache Kohérenzzeit. Wie
analoge Rechnungen zu oben fiir einen natiirlichen Leitstern gleicher Helligkeit zeigen, ist wegen
dem geringeren scheinbaren Durchmesser des Leitsterns sowie der héheren Strehl-Zahl im Bild
einer Subapertur der optimale Subaperturdurchmesser fiir das ALFA-AO-System bereits fiir
Helligkeiten gréfler als etwa neunte Groflenklasse immer kleiner als der entsprechende Fried-
Parameter. Bei niedrigen Laserleistungen sieht man in Abb. 1.18 wie sehr gutes Seeing die
Anforderungen an die Aktuatorenzahl des DMs deutlich herabsetzt. Da von den drei hier zu
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Abbildung 1.18: Optimaler, das heiflt den Gesamtfehler aus Meflungenauigeit des WFSs, dem
Anapssungsfehler des DMs sowie den unvermeidlichen Regelungs- Verzégerungen minimimieren-
der Subaperturdurchmesser (dg)op: und optimale Kompensationsbandbreite (fr)op: des ALFA-
AO-Systems zur Korrektur der Stérungen héherer Ordnung als Funktion der Laserausgangs-
leistung P fiir unterschiedliches Zenit-Seeing 0s(V,0) im Sichtbaren bei zwei verschiedenen
Zenitdistanzen ( sowie mittelguter als auch sehr ungiinstiger atmosphdrischer Transmission
T4 (0) beziehungsweise Natrium-Sdulendichte pn,. Die Bandbreite des Laserlichts bei gegebener
Laserleistung wurde dabei so gewédhlt, daf3 der nichtlineare Riickstreuquerschnitt der Natrium-
Atome maximiert wird. Desweiteren wurde ein dem Seeing optimal angepafiter Durchmesser
des projezierten Laserstrahls angenommen.
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minimierenden Fehlerbeitrigen nur der Mefifehler des WFSs eine andere als die lineare sec(¢)-
Abhéngigkeit von der Zenitdistanz aufweist, ist der Einflufl der Objekth6he auf den optimalen
Subapertudurchmesser nur sehr gering. Wie bereits erwahnt, ist zu erwarten, daf§ der Photonen-
fluBl des Natrium-LLS am Teleskopeingang in Abhingigkeit von der Jahres- und Nachtzeit sowie
von der Objekthéhe um etwa den Faktor 20 schwankt. Berticksichtigt man noch die Variabilitit
der atmosphérischen Transmission ist gar mit einer Schwankungsbreite um ingesamt etwa den
Faktor 100 zu rechnen. Nach Abb. 1.18 ist der optimale Subaperturdurchmesser bei gegebenem
Seeing und sehr schlechten Beobachtungsbedingungen (¢ = 60°, Tx = 0.62, py, = 2 x 10'3
m~2) um etwa den Faktor 1.6 gréfler als im Fall mittelguter Einsatzbedingungen (¢ = 45°,
Ta = 0.77, pno = 6 x 10 m~2). Bei sehr guten Beobachtungsbedingungen (¢ = 0°, T4y = 0.92,
pna = 10 x 103 m~2) betréigt das Verhiltnis des dann geeignetsten Subaperturdurchmessers
zu demjenigen im Fall mittelguter Bedingungen etwa 0.6 fiir ein gegebenes Seeing (aus Griinden
der Ubersichtlichkeit ist dieser Fall nicht in Abb. 1.18 dargestellt). Insgesamt ist beim Betrag
des optimalen Subaperturdurchmessers also mit einer Schwankungsbreite um etwa den Faktor
2.7 zu rechnen. Dem wird in ALFA durch die fiinf austauschbaren Mikrolinsen-Arrays Rechnung
getragen werden. Fiir die optimale Korrekturbandbreite gelten in etwa die gleichen Faktoren
fiir die Schwankungsbreiten wie im Fall des optimalen Subaperturdurchmessers. Deshalb sind
in ALFA mehrere Hardware-méiflig festgelegte Bildraten des WFSs zwischen 30 bis 500 Hz
realisiert. Ebenso wie der beste Subaperturdurchmesser variiert auch die optimale Kompensa-
tionsbandbreite mit der Zenitdistanz maximal nur um etwa 20 % fiir den hier gezeigten Bereich
der Laserausgangsleistung.

Fiir die zu einer gegebenen Laserleistung optimalen Subaperturdurchmesser und Korrektur-
bandbreite zeigt Abb. 1.19 die erreichbare Strehl-Zahl in der Korrektur der héheren Ordnun-
gen in den drei Nahinfrarotbindern fiir den Fall sehr guten, mittleren und sehr schlechten
Seeings. Bei der Zenitdistanz, der atmosphérischen Transmission und der Natrium-Siulen-
dichte wird ebenso zwischen mittleren, sehr guten und sehr schlechten Einsatzbedingungen
unterschieden. Unabhédngig vom Seeing ist demnach unter sehr guten bis mittelguten Verhalt-
nissen bereits mit einem 3-W-Laser fast die optimale Leistungsfihigkeit des AO-Systems er-
reicht. Um aber auch unter sehr schlechten Einsatzbedingungen (das heifit grofie Zenitdistanz,
niedrige Transparenz und Natrium-Dichte) nahe an der maximalen mdoglichen Korrekturgiite
arbeiten zu konnen, ist eine deutlich groflere Laserausgangsleistung erforderlich. Etwa 30 W
Laserleitung sind notwendig um im K-Band nachwievor eine Strehl-Zahl von 25 % bei zwar
sehr gutem Seeing aber ansonsten sehr ungilinstiger atmosphérischer Parameter und niedri-
ger Objekthdhe zu erreichen. Dasselbe Ziel ist im H-Band mit einem solchen Laser ab einem
Seeing grofler als etwa einer Bogensekunde nur noch unter ansonsten mindestens mittelgu-
ten Einsatzbedingungen zu erreichen. Fiir eine dementsprechende Korrektur im J-Band sind
dann schon Werte fiir die Natrium-Saulendichte und atmosphérische Transparenz nahe am je-
weils zu erwartenden Maximalbetrag notwendig. Um die erforderliche Laserleistung bei noch
kiirzeren Wellenldngen als angegeben abzuschédtzen, kann folgendes Skalierungsgesetz herange-
zogen werden: Um den gesamten Restfehler fiir niedrigere Wellenldngen konstant zu halten,
sind mehr DM-Aktuatoren bezichungsweise kleinere Subaperturdurchmesser (~ )\0_6/5) sowie

hohere Bandbreiten (~ /\06/5) des AO-Regelkreises erforderlich. Der Einfluf} einer kiirzeren Be-
bachtungswellenlénge auf die erforderliche Laserausgangsleistung wird demgegeniiber nochmals
verstirkt. Um das mit dem WFS erzielbare Signal-zu-Rauschverhéltnis mit abnehmender Wel-
lenldnge konstant zu halten, ist nicht nur ein mit der Subaperturfliche umgekehrt proportional
wachsender und ein proportional mit der Bandbreite ansteigender Photonenflufl am Telesko-
peingang erforderlich. Nach Gl. (1.54) ist fiir einen bei abnehmender Wellenlinge unverdnderten
Mefifehler in erster Ndherung zusédtzlich ein um den Faktor /\0_2 groflerer Photonenflufl erfor-

derlich (N3herung SNR ~ \/N) Das Heifit, die notwendige Laserleistung skaliert mit der

Beobachtungswellenlinge wie (AO_6/5)3)\O_2 = )\O—zs/s‘

Wie stark die erreichbare Korrekturgiite in den hoheren Ordnungen vom Seeing abhingt, wird
auch in Abb. 1.20 deutlich. Fiir einen in ALFA realisierbaren Subaperturdurchmesser, der am
nichsten am optimalen Wert fiir ein gegebenes Seeing liegt, sowie einer ebenfalls dem Seeing
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Abbildung 1.19: Erreichbare Strehl-Zahl SR in den drei Nahinfrarot-Bédndern J, H und K fiir die
Korrektur der Stérungen héherer Ordnung mit dem ALFA-System als Funktion der Laseraus-
gangsleistung P fiir sehr gute, mittelméifige und sehr schlechte Beobachtungsbedingungen. Fiir
Jjede Laserleistung wurden die optimalen Werte fiir die Laserlinienbreite, den (hier als kontinu-
ierlich verdnderbar angenommenen) Subaperturdurchmesser und die Kompensationsbandbreite
verwendet. Bei jedem der drei angegebenen Seeing-Werte im Calar-Alto-Modell wurde mit dem
optimalen projezierten Laserstrahldurchmesser gerechnet.
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Abbildung 1.20: Erwartete Strehl-Zahl SR fiir die Korrektur der héheren Ordnungen mittels
LLS in den drei Nahinfrarot-Bédndern J, H und K fiir 4 W optimal projezierte Laserausgangslei-
stung in ALFA bei verschiedenen Zenitdistanzen als Funktion des Seeings 0s. Es wurde mit den
mittleren Werten fiir die atmosphdrische Transmission und die Natrium-Sidulendichte gerech-
net. Ebenfalls angebenen ist die (mittlere) optimale Kompensationsbandbreite (fr)op+ sowie das
jeweils optimale Mikrolinsenarray. Fiir die Zenitdistanz von 0° ist zusétzlich die maximal er-
reichbarbare Strehl-Zahl bei Korrektur mit einem im V-Band gleich hellen natiirlichen Leitstern
gepunktet eingezeichnet.
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Band | ds | (fr)opt UFA2 JWFs2 ORr 2 UDMZ
(m) (Hz) (rad?) | (rad?) | (rad?) | (rad?)
K 0.5 18 0.03 0.35 0.29 0.27
J 0.7 20 0.06 0.51 0.40 0.46

Tabelle 1.10: Exemplarisches minimiertes Fehler-Budget fiir die Korrektur der atmosphdérischen
Stérungen héherer Ordnung im K- und J-Band mit ALFA bei 4 W Laserausgangsleistung und
einer Objekthéhe von 45°. Es wurden jeweils durchschnittliche Werte fiir die atmosphdrische
Transmission und die Natrium-Siulendichte angenommen. Fiir das K-Band wurde mit einem
Zenit-Seeing von 1.0” im Sichtbaren gerechnet; fiir das J-Band wurde ein Seeing von 0.7” im
V-Band angenommen. Ebenfalls angegeben ist der giinstigste Subaperturdurchmesser sowie die
optimale Regel-Bandbreite. Die Werte der anderen Systemparameter finden sich im Text.

optimal angepafiten Korrekturbandbreite ist die resultierende Strehl-Zahl fiir die Korrektur
der Stérungen héherer Ordnung in den drei Nahinfrarotbdndern K, H und J in Abhingig-
keit vom Seeing fiir 4 W Laserausgangsleistung im ALFA-System gezeigt. Dabei sind jeweils
mittelgute Werte fiir die atmosphérische Transparenz beziehungsweise Natrium-Siulendichte
angenommen. In Tab. 1.5.3.4 ist ein entsprechendes minimiertes Fehler-Budget fiir das K- und
J-Band exemplarisch aufgefiihrt. Das Minimalziel von 25 % Strehl-Zahlbeitrag ist unter obigen
Annahmen nach Abb. 1.20 bei einer Zenitdistanz von 60° nur im K-Band bei einem Seeing
im Sichtbaren von besser als etwa 0.7” erreichbar. Bei ObjekthGhen grofler als 45° darf das
Seeing im Sichtbaren fiir eine dementsprechend gute Korrektur im J-Band nicht schlechter als
etwa 0.7”, im H-Band nicht schlechter als etwa 0.9” und im K-Band nicht gréfier als etwa 1.4”
sein. Eine liberdurchschnittlich gute Durchsicht der Atmosphédre und eine héhere Natrium-
S&dulendichte als in Abb.1.20 angenommen, wiirde die letztgenannten Forderungen sehr stark
entschirfen. Die Quanteneffizienz des WFS-Detektors, der optische Durchsatz des AO-Systems
sowie des Laserstrahlprojektionssystems gehen mit dem gleichen Gewicht in die optimalen AO-
Parameter beziehungsweise in das Fehler-Budget ein, wie die Natrium-S&ulendichte und die at-
mosphérische Transmission, was die Bedeutung eines sorgfiltig optimierten Lichtweges sowohl
im AO-System einschliefllich des Teleskops als auch im Laserstrahlprojektionssytem nochmals
unterstreicht. Fiir die Zenitdistanz von 0° ist in Abb. 1.20 zusétzlich die maximal erreichbare
Strehl-Zahl bei Korrektur mit einem im V-Band gleich hellen natiirlichen Leitstern eingetragen.
Diese ist immer gréfer, weil der natiirliche Leitstern kleiner erscheint und breitbandig strahlt.
Ist das wissenschaftliche Instrument im AO-System ein Spektrograph mit einer Spaltbreite dop-
pelt so grofl wie die volle Halbwertsbreite nach GI. (1.77), kann nahezu die gesamte Energie im
PSF-Kern, das heifit vom Betrag der Strehl-Zahl gesammelt werden.

Zusammengefafit zeigt die Simulation, da bereits ein 4-W-Laser iiberaus sinnvoll in einem
AO-System an einem Teleskop der 4-m-Klasse einsetzbar ist. Gleichzeitig ist aber klar, daf dies
nur der erste Schritt sein kann, um beugungsbegrenzte Aufnahmen iiber nahezu den gesamten
Himmel unter méglichst vielen Beobachtungsbedingungen zu erzielen. Fiir eine méglichst hohe
Effizienz der Beobachtung mit dem AO-System ist es unabdingabr, dafl die Beobachtungsprior-
titdten gemafB den atmosphérischen Verhéltnissen gesetzt werden: Bei gutem Seeing und guter
Transparenz sollte immer der AO-Beobachtung der Vorzug gegeben werden; sonst sollte die
Zeit uneingeschrinkt den zur Zeit klassischen Aufnahmetechniken zur Verfiigung stehen. Das
hier formulierte Minimalziel einer Strehl-Zahl von 25 % ist eine sehr hohe Anforderung fiir eine
Vielzahl von Beobachtungen. Die fortschreitende Verbesserung der bildverarbeitenden Metho-
den wird es mit Sicherheit in naher Zukunft erlauben, aus Punktverbreiterungsfunktionen mit
einer Strehl-Zahl um nur 15 % das volle Aufldsungsvermdgen des Teleskops zu rekonstruieren,
und das auch bei nur schwachen Signal-zu-Rausch-Verhéltnissen in den Objektdaten (Christou
1995). Dies wird die Einsatzmdoglichkeiten eines 4-W-Natrium-Lasers an einem Teleskop der
4-m-Klasse sowohl im Nahinfraroten als auch bei kiirzeren Wellenlingen nochmals steigern.



Kapitel 2

Das Laserleitstern-System von

ALFA

2.1 Ubersicht

Abb. 2.1 gibt einen Uberblick iiber die wichtigsten Komponenten des LLS-Systems in AL-
FA. Das LLS-System setzt sich aus dem eigentlichen Laser, dem Projektionsteleskop und dem
Strahltransportsystem zum Eingang desselben, sowie der dazugehé6rigen Steuer- und Regelungs-
elektronik zusammen. In den folgenden drei Abschnitten werden diese Bestandteile kurz vorge-
stellt. Danach wird auf Farbstofflaser im allgemeinen und auf die Optimierung des ALFA-Lasers
im besonderen, einschliellich seiner Frequenzstabilisierung, eingegangen. Anschlielend wird die
Laserstrahl-Projektion detailliert beschrieben, bevor am Ende dieses Kapitels Messungen am
LLS behandelt werden.

2.1.1 Die Laseranlage

Der ALFA-Laser zum Anregen der Natrium Ds-Linie ist ein dauerstrichbetriebener Hochleis-
tungs-Farbstoffringlaser. Der Farbstofflaser wird von einem Argon-Ionenlaser mit 25 W im blau-
griinen Spektralbereich gepumpt. Die typische Einmoden-Ausgangsleistung des Farbstofflasers
betrdgt 4.5 W in der transversalen Grundmode. Diese Leistung entspricht einer equivalenten
Leitstern-Helligkeit im V-Band von 8.5 bis 12 mag, je nach Zenitdistanz und S&ulendichte der
mesophérischen Natrium-Atome (eine mittelgute atmosphérische Transmission vorausgesetzt).
Da der Farbstofflaser fiir einen stabilen Betrieb ortsfest aufgebaut werden muf}, wurde er zu-
sammen mit dem Pumplaser auch aus Sicherheitsgriinden in einer separaten, feuerfesten Kabine
um den Coudé-Fokus, einem ortsfesten 3.5-m-Teleskopfokus, installiert.

In Abb. 2.2 ist die Laseranlage im Coudé-Geschof3 schematisch detaillierter dargestellt. Der
Farbstoff- und der Pumplaser sind zusammen mit Optiken zur Strahlformung und Diagnose
(Strahllage, Strahlqualitidt und Laserfrequenz) auf einer schwingungsisolierten optischen Bank
aufgebaut. Die optische Bank befindet sich geschiitzt unter einem Gestell mit an den Seiten ent-
fernbar angebrachten Plexiglasscheiben. Oberhalb des Farbstofflaserresonators ist ein Laminar-
Flow-Modul angebracht (Reinheitsklasse 100), das den Resonator vor Staub- und Schmutzein-
trag schiitzt. Dies ist eine wichtige Schutzmafinahme, da die Ausgangsleistung linear mit den
Verlusten im Resonator sinkt. Die Laserkabine selbst wird mit entfeuchteter Luft der Rein-
heitsklasse 1000 auf +1° temperiert. Aus Sicherheitsgriinden ist der Warmetauscher fiir die
Pumplaserkiihlung und das Badthermostat fiir die Farbstoffkiihlung in einer separaten, an die
Laserkabine angrenzenden Kabine untergebracht. An diese Kabine schlie8t sich eine weitere
Kabine mit der Hauptstromversorgung des Pumplasers an.

Am Ausgang des Pumplasers werden 7 % seines Lichts mit dem Fenster 2W ( Abb. 2.2) ausge-
koppelt, um einen Pilotlaserstrahl mit ausreichend Leistung zur Kontrolle der Strahleinfadelung
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Abbildung 2.1: Schematische Darstellung des LLS-Systems von ALFA am 3.5-m-Teleskop auf
Calar Alto. Es kénnen im wesentlichen vier Untersysteme unterschieden werden: Die Laseran-
lage im Coudé-Geschofl, das Laserstrahl-Transportsystem, das Projektionsteleskop mit seinen
Diagnoseeinrichtungen, sowie die Luftraum-Uberwachungskamera hinter dem Sekundirspiegel

des groflen Teleskops.
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Abbildung 2.2: Schematischer Aufbau der optischen Bank der ALFA-Laseranlage einschliefllich
Versorgungseinrichtungen im Coudé-Labor. Die Bedeutung der einzelnen Bestandteile auf der
Bank ist im Text erklirt. Der Farbstofflaser-Resonator wird von oben von einer Clean-Box
geschiitzt; unterhalb von ihm ist der Farbstoffpumpstand installiert. Der Aufbau des Farbstoff-
lasers mit Diagnoseeinrichtungen ist in den Kapiteln 2.2 bis 2.4 dargestellt. Auf das Laserstrahl-
Transportsystem, von dem hier nur der untere Teil schematisch dargestellt ist, wird in Kap. 2.5
nédher eingegangen.
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in den Coudé-Pfad zur Verfligung zu haben (s. Kap. 2.5.3). Der Shutter S1 schlieBt automa-
tisch im Falle einer Stérung im Farbstoffkreislauf. M1a und M1b sind plane Faltspiegel, die das
vertikal polarisierte Pumplaserlicht in den Farbstofflaserkopf lenken. Die Strahllage wird mit
einem holographischen Strahlteiler gemessen. Die beiden gebeugten Probestrahlen der ersten
Ordnung werden mit Linsen auf positionsempfindliche Photodetektoren (Postition Sensitive
Devices!, PSDs) abgebildet. Ein PSD ist intrafokal positioniert und mift die Strahlzentrierung.
Das andere PSD sitzt im Fokus und mifit die Strahlverkippung. Diese elektronische Referenz-
strahllage erm&glicht eine einfache und reproduzierbare Nachjustierung des Pumpstrahls.

Am Ausgang des Farbstofflasers wird mittels W2 1.5 % des vertikal polarisierten Lichts fiir die
Frequenz- und Strahlanalyse ausgekoppelt, bevor der Laserstrahl {iber die Faltspiegel M5 und
M6 in das Strahltransport-/Projektionssystem gelenkt wird, Dieses beginnt mit dem Shutter
S2, der im Falle eines Alarms automatisch schlie8t. Durch den Einsatz von zwei Faltspiegeln ist
die vollstéindige Kontrolle der Farbstofflaser-Strahllage gewéhrleistet. Der Bruchteil des Lichts,
das der dielektrisch beschichtete, beidseitig polierte Spiegel M6 durchléfit, wird auf das PSD1
fokussiert, die den ersten Punkt auf der Strahlachse mif3t. Der zweite Achsenpunkt wird mittels
dem PSD2 gemessen, das in grofier Entfernung zu M6 liegt, um die Kopplung beider Positions-
messungen zu minimieren. Mittels dss Fehlersignals von PSD1(2) wird dann M6(5) eingestellt.
Im ausgekoppelten Licht befindet sich desweiteren ein optisches Spektrum-Analysegerédt zur
Uberwachung der longitudinalen Modenstruktur des Lasers.

Nach dem Shutter folgt ein optischer Isolator und die elektronisch kontrollierte A/4-Verzoge-
rungsplatte QWP, mit der zirkular-polarisiertes Licht am Ausgang des Projektionsteleskops
unabhingig von der Teleskopstellung erzeugt wird. Mit dem Vario-Strahlaufweiter L5/L6/L7
kann der Laserstrahl dem Seeing angepaflt auf verschiedene kollimierte Strahldurchmesser vor-
aufgeweitet werden. Uber den Strahlteiler W3 wird der ebenfalls aufgeweitete Pilotlaserstrahl
auf die Achse des voraufgeweiteten Farbstofflaserstrahls gelegt. W3 dient gleichzeitig als Fenster
zwischen dem Coudé-Labor und dem Teleskopdom um das Strahl-Seeing zu minimieren.

2.1.2 Die Laserstrahlprojektion

Fiir den Transport des voraufgeweiteten Laserlichts zum Projektionsteleskop wird der unte-
re, fokusnahe Abschnitt des Coudé-Strahlengangs in umgekehrter Richtung benutzt: Mit zwei
Planspiegeln (MC1/ESD und MC2 in Abb. 2.1 beziehungsweise 2.2) in der Laserkabine wird
der Laserstrahl auf die Coudé-Achse gelegt. Der teleskopgesteuerte Planspiegel S5, durch den
die verlingerte Stundenachse des 3.5-m-Teleskops lduft, gleicht im Nachfiihrbetrieb die Tele-
skopbewegung aus. Der Planspiegel S4 sitzt auf der Deklinationsachse des Teleskops. Von dort
wird der Laserstrahl mittels des planen Umlenkspiegels MT1 unmittelbar vor dem 3.5-m-Spiegel
aus diesem Teil des Coudé-Pfads abgegriffen und mittels dreier weiterer planer Umlenkspiegel
(MT2 bis MT4) am Hauptspiegel vorbei zum Eingang des Projektionsteleskop gefiihrt.

Das Projektionsteleskop hat die Aufgabe, den Laserstrahl in die mesosphérische Natrium-
Schicht zu fokussieren und den LLS am Himmel stabil zu positionieren. Bei MT1, also am
Ende des benutzten Coudé-Strahlengangs sowie am Eingang zum Projektionsteleskop und am
unmittelbaren Ausgang desselben befinden sich Mefleinheiten zur Strahllagen-Messung und La-
serstrahlanalyse.

Hinter dem Sekundérspiegel des Hauptteleskops befindet sich ein CCD-Kamerasystem (ALI-
ENS), welches einen etwa 20° grofien Himmelsauschnitt auf sich bewegende Objekte hin unter-
sucht. Droht ein Objekt sich in den Laserstrahl zu bewegen, der das Teleskopgebdude verlafit,
wird der Laserstrahl automatisch abgeblockt. Aus Griinden der Sicherheit und um Stérungen
durch die Luftturbulenz in der Kuppel zu minimieren, verlduft der Laserstrahl von der Laser-
kabine bis zum Ausgang des Projektionsteleskop in MetallrGhren.

IDas sind groBflichige, rechteckige Photodioden mit Elektroden an den Rindern. Die Laufzeitunterschiede
der erzeugten Photoelektronen zu gegeniiberliegenden Elektroden werden als Maf} fiir den Schwerpunkt des
Auftreffpunktes des Lichtstrahls herangezogen.
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2.1.3 Die Steuer- und Regelungselektronik

Alle wichtigen Komponenten des LLS-Systems sind fernsteuerbar und verschiedene Regelschlei-
fen stabilisieren die Laserfrequenz, die Strahleinfidelung in das Projektionsteleskop sowie das
optimale Bild des LLSs auf dem Wellenfrontsensor. Die Steuer- und Regelungssoftware ist auf
insgesamt drei VM EBus-Rechnern, die unter dem Echtzeit-Betriebsystem VxWorks laufen, und
zwei UNIX-Workstations implementiert. Diese Unterteilung garantiert eine hohe Zuverlissig-
keit des Gesamtsystems und erleichtert die Hardware und Software-Pflege und Erweiterung.
Die Kommunikation innerhalb und zwischen den einzelnen Untersystemen bedient sich ver-
schiedener Mechanismen. Dies schliefit ein verteiltes Echtzeit-Datenbanksystem (Experimental
Physics and Industrial Control System, EPTCS) sowie Shared-Memory-Konzepte fiir den lokalen
schnellen Datenaustausch ein.

Abb. 2.3 und 2.4 zeigen das elektronische Blockdiagramm fiir die Komponenten im Coudé-Labor
beziehungsweise am eigentlichen Teleskop. Es konnen vier Untersysteme unterschieden werden,
die jeweils von einem Rechner kontrolliert werden, welche wiederum tiber Ethernet kommuni-
zieren. Der VM EBus-Rechner in der Laserkabine kontrolliert den Pump- und den Farbstofflaser
sowie Teile der Regelschleifen fiir den unteren Abschnitt des Strahltransportsystems. Auf einer
der in der Laserkabine befindlichen Workstations ist die Software fiir die graphische Benut-
zeroberfliche zur Steuerung des gesamten LLS-Systems installiert. Die Kontrollsoftware fiir
ALIENS lauft aus Sicherheitsgriinden auf einer separaten Workstation. Der VM EBus-Rechner
hinter dem Hufeisen der Teleskopmontierung kontrolliert die untere und obere Laserstrahllage-
Regelung und verteilt alle anfallenden Video-Signale. Der VM EBus-Rechner am Projektionste-
leskop kontrolliert die untere und obere Strahllagemessung sowie alle Diagnose-Instrumente des
Projektionssytems.

2.2 Der Farbstofflaser

2.2.1 Allgemeines

Zu den hervorragenden Eigenschaften von Farbstofflasern zdhlt die weite kontinuierliche Durch-
stimmbarkeit sowie die schmale Emissionsbreite, die mit Einmoden-Ringlasern erzielt werden
kann. Diese Eigenschaften machen den Farbstofflaser zu einer der bedeutensten kohirenten
Lichtquelle fiir spektroskopische Untersuchungen an Atomen und Molekiilen.

Der Entwurf eines jeden Farbstofflasers wird natiirlicherweise grundlegend von den photochem-
ischen und -physikalischen Eigenschaften der geldsten organischen Farbstoffmolekiile bestimmt,
die das aktive Lasermedium darstellen. Abb. 2.5 zeigt das Energieniveauschema eines Farb-
stoffmolekiils zusammen mit den fiir den vorliegenden Laser grundsitzlich relevanten Ubergan-
gen, auf die im nichsten Kapitel ndher eingegangen wird. Wegen der Wechselwirkung mit den
Losungsmittelmolekiilen sind die Vibrations- und Rotationsniveaus eines Farbstoffmolekiils so
stark stoflverbreitert, daf} sie {iberlappen. Daraus resultiert ein breitbandiges Emissionsspek-
trum ohne scharfe Linien. Das Emissionsband zeigt sich dabei als rotverschobenes Spiegelbild
des Absorptionsbandes. Diese Verbreiterung ermdglicht einerseits die breitbandige Abstimmbar-
keit von Farbstofflasern, bedeutet andererseits aber auch, daf§ die Lebensdauer der angeregten
Zustdnde sehr kurz ist. Dies hat zur Folge, dafi hohe Pumpintensititen zum Erreichen einer Be-
setzungszahlumkehr im oberen Laserniveau erforderlich sind. Im Wellenldngenbereich, in dem
das Absorptions- und Emissionsband iiberlappen, ist Laserbetrieb wegen der Wiederabsorption
fast nicht moglich.

In Abb. 2.6 ist das Absorptions- und Emissionsspektrum des Farbstoffs Rhodamin 6G (Rh6G)
dargestellt. Ein mit diesem Farbstoff betriebener Laser kann tiber den Wellenldngenbereich von
560 bis 640 nm abgestimmt werden, mit der maximalen Fluoreszenz um 575 nm. Diese Tatsache,
zusammen mit der grundsdtzlich sehr hohen Quantenausbeute bei Rh6G und seiner hohen
photochemischen Besténdigkeit gegeniiber optischer Bestrahlung, machen diesen Farbstoff zur
ersten Wahl fiir die vorliegende Anwendung.

Die exakte Lage der spektralen Maximas in Abb. 2.6 hingt von der Farbstoff-Konzentration,
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Abbildung 2.3: Elektronisches Blockdiagramm der LLS-Anlage.
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Abbildung 2.4: Elektronisches Blockdiagramm der LLS-Anlage (Fortsetzung).
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Abbildung 2.5: Schematisches Energieniveau-Diagramm eines Farbstoffmolekiils. Dargestellt
sind die Vibrations- und Rotationsniveaus der elektronischen Singlett(S)- und Triplett(T)-
Zusténde. Die durchgezogenen fetten Pfeile symbolisieren pumplaserinduzierte Ubergange, die
diinneren farbstoffinduzierte. Strichpunktiert dargestellt sind spontane Strahlungsiibergange,
und punktiert strahlungslose Uberginge, die durch Wechselwirkung mit Lésungsmittelmo-
lekiilen zustande kommen. Auf die eingetragenen, fiir die vorliegende Anwendung relevanten
Wirkungsquerschnitte (o), Ubergangsraten durch spontanen Zerfall (1/7) und StoBwechselwir-
kung (k) wird im nichsten Kapitel ndher eingegangen.

vom Lésungsmittel und dessen Temperatur ab. Fiir die Genauigkeit der in Kap. 2.3 vorgenom-
menen Analysen zur Ausgangsleistung und dem Farbstoffkreislauf ist es aber ausreichend, den
in Abb. 2.6 angegebenen spektralen Verlauf der Wirkungsquerschnitte auch fiir die in diesen
Kapiteln behandelten Lésungmittel-Parameter zu verwenden. Tab. 2.1 fafit die Wirkungsquer-
schnitte und Lebensdauern der wichtigsten Ubergéinge in Rh6G nochmals zusammen.

2.2.2 Der Farbstofflaser von ALFA

Die in Kap. 1.4 geschilderten Anforderungen an einen Laser fiir Natrium-LLS werden bei den
heute kommerziell erhiltlichen CW-Farbstofflasern nicht alle gleichzeitig erfiillt, da man hier
mit einem Kompromif§ einen moglichst groflen Anwenderkreis erreichen will. Ein kommerziel-
ler Laser mufite deshalb optimiert werden, um fiir die vorliegende Anwendung brauchbar zu
sein. Nachdem der Farbstofflaser-Markt griindlich studiert wurde, fiel die Entscheidung auf das
Modell Coherent 899 als Basis.

In Abb. 2.7 ist der Farbstofflaserkopf mit der optimierten Resonatorgeometrie dargestellt. Die
von mir durchgefithrten notwendigen Anderungen und Modifikationen an diesem Laser fiir einen
optimalen Einsatz als Lichtquelle fiir einen kiinstlichen Leitstern betrafen das aktive Medium,
die Pumpgeometrie, die Auskopplung, und die Frequenzselektion im Resonator.

Im folgenden wird die Funktionsweise der in Abb. 2.7 eingetragenen Komponenten beschrie-
ben. Der Resonator ist in einer Ringkonfiguration aufgebaut. Alle Resonatorkomponenten sind
aus Griinden der thermischen und mechanischen Stabilitdt justierbar auf einer Invar-Stange
montiert. P1 ist ein sphérischer Spiegel, der den Pumplaserstrahl in den frei strémenden Farb-
stoffstrahl (im folgenden als Jet bezeichnet) fokussiert. BT ist eine wassergekiihlte Strahlfalle,
die das nichtabsorbierte Pumplicht auffingt. M1 ist ein sphérischer Spiegel, der zusammen
mit dem sphéirischen Spiegel M3 die Strahltaille der Farbstofflasermode an die des fokussierten
Pumplaserlichts anpafit. M3 ist auf auf einem Piezokristall montiert um die Resonatorlinge
schnell iiber kleine Frequenzintervalle kontrollieren zu kénnen. A ist eine Lochblende mit der
die transversale Laser-Mode kontrolliert wird. M5 ist ein sphérischer Faltspiegel zum Aufbau
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Abbildung 2.6: Spektrophotometrisch ermittelte Wirkungsquerschnitte fiir die Absorption aus
dem Singlett-Grundzustand, o,, und fiir die stimulierte Emission aus dem ersten angeregten
Singlett-Zustand, o;, von Rh6G in Hy O. Der Triplett-Absorptionswirkungsquerschnitt or wurde
fiir eine Ethanol-Lésung gemessen (nach Snaveley 1977 und Drexhage 1977).

der Ringstruktur. M4 ist ein planer Auskoppelspiegel. Die unter dem Breswster-Winkel ste-
hende Glasplatte BP1 kompensiert den Astigmatismus von M5 und M1. BP2 ist eine weitere
Brewster-Platte zur Kompensation.

Damit der Laser mit einer laufenden Welle oszilliert, die sich nur entlang einer Richtung des
Resonatorringes ausbreitet (ndmlich gegen den Uhrzeigersinn in Abb. 2.7), wird eine optische
Diode OD eingesetzt. Diese rotiert die Polarisationrichtung der sich ausbreitenden, linear polari-
sierten Lasermode nur fiir eine der beiden méglichen Ausbreitungsrichtungen und sorgt damit in
einer Umlaufrichtung fiir geringfiigig h6here Verluste im Resonator, durch die die Laseroszillati-
on in dieser einen Richtung unterdriickt wird. Die optische Diode kombiniert den Faraday-Effekt
in einer Brewsterplatte aus SF-2 Glas, welche sich in einem starken Magnetfeld befindet, mit
der normalen optischen Aktiviét einer diinnen Brewster-Quarzplatte. Die Faraday-Drehung im
SF-2 Glas macht die Polarisationsdrehung nicht umkehrbar (im Gegensatz zur Quarzplatte),
da hier die Drehung unabhingig von der Ausbreitungsrichtung des Lichts durch das Material
ist.

Gegeniiber Linearlasern mit stehenden Wellen haben Ringlaser mit laufenden Wellen den Vor-
teil, daf sie die verfiighbare Verstdrkung im aktiven Medium besser ausnutzen und bei héherer
Ausgangsleistung im Einmodenbetrieb betrieben werden kénnen. Denn im aktiven Medium von
Linearlasern gibt es an den Knoten der stehenden Welle Bereiche ungeséttigter Verstarkung.
Diese begrenzen die Ausgangsleistung auf relativ geringe Werte bevor benachbarte longitudi-
nale Moden anschwingen. Ein Unterdriicken dieses Effekts fiir Einmodenlaser erfordert Etalons
als Frequenzfilter, die eine hohe Finesse besitzen, was zu erhéhten Verlusten im Resonator und
damit zu einer sinkender Effizienz des Lasers fiihrt. In Ringlasern hingegen fiillt das elektroma-
gnetische Feld der laufenden Welle das aktive Medium homogen aus, womit die Lasereffizienz
erhéht wird.

Die Oszillationsfrequenz des Lasers wird tiber frequenzabhingige Verluste im Resonator kontrol-
liert. Letztere werden durch polarisationsempfindliche Elemente beziehungsweise interferome-
trisch bewirkt. Die Hierachie der Frequenzauswahl startet am breitbandigen Ende mit einem um
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Abbildung 2.7: Resonatorkonfiguration des optimierten Farbstofflasers (Mafistab 1:5).

seine Normale drehbaren, doppelbrechenden Dreiplatten-Filter (BRF) von 1700 GHz FWHM.
Das BRF wird gefolgt von zwei Etalons mit steigender Auflésung. Das verkippbare diinne Eta-
lon E1 (0.5 mm dick) hat einen freien Spektralbereich (FSR) von 225 GHz und eine Finesse
von zwei. Diese niedrige Reflektivitit gewéhrleistet wegen der damit verbundenen geringen
Anzahl dielektrischer Schichten minimale Verluste durch Absorption im Resonator. Das dicke
Etalon E2 (10 mm dick) hat einen FSR von 10 GHz und ebenfalls eine Finesse von zwei. Mit
dem BRF allein erreicht man eine effektive Laserlinienbreite von etwa 2 GHz. Zusammen mit
der Transmission des dicken Etalons kann eine einzige longitudinale Mode ausgew&hlt werden.
Der Uberlapp der Transmissionsmaximas des BRF und des diinnen Etalons E1 reduziert die
effektive Laserlinienbreite auf 360 MHz und dient dazu Modenspriinge beim Wellenlingenab-
stimmen zu vermeiden. Das dicke Etalon ist aus zwei, unter dem Brewsterwinkel geschnittenen
Littrow-Prismen aufgebaut, die auf Piezoringen montiert sind. Diese Konstruktion verbindet
die Vorteile von Einzelplatten-Etalons [keine Antireflexvergiitung notwendig, geringe Walk-Off
Verluste (s. Kap. 2.3.3)] mit dem Vorteil der Abstimmbarkeit wie bei Etalons mit Luftspalt.

Um den Laser auch auf Frequenzen zwischen den longitudinalen Moden abstimmen zu kénnen,
kann die Resonatorldnge mittels der drehbaren Glasplatte BP3 kontinuierlich tiber ein Frequen-
zintervall von 30 GHz geindert werden. Die Position der Brewsterplatte am Scheitelpunkt des
Ringes minimiert das Strahlwandern und Schwankungken in der Ausgangsleistung wihrend der
Wellenldngenabstimmung.

Die instantane Linienbreite einer einzelnen longitudinalen Resonatormode betrigt einige Hz.
Die effektive Linienbreite hingegen wird durch Schwankungen in der optischen Resonatorlinge
bestimmt. Diese kénnen durch mechanische oder akustische Stérungen, etwa Vibrationen und
Luftturbulenzen, hervorgerufen werden. Durch die Montage der Resonatorkomponenten auf
Invar erreicht man eine passive Stabilisierung der Laserfrequenz auf etwa 20 MHz Standardab-
weichung. Um die Resonatorlinge und damit die Laserfrequenz auf kurzen Zeitskalen aktiv auf
noch schmélere Linienbreiten zu stabilisieren, werden 1.4 % des Laserlichts am Ausgang mittels
des Fensters W durch ein Referenz-Interferometer RI gefiihrt. Dieses ist ein temperatur- und
druckstabilisiertes, abstimmbares, konfokales Fabry-Perot Interferometer (FSR 1 GHz, Fines-
se 3). Eine Abweichung der Laserfrequenz &ndert die mit dem Photodetektor PD1 gemesse-
ne Transmission. Das verwendetet Fehlersignal ist die Differenz zwischen diesem Signal und
dem Signal der Laserleistung, die mit dem Detektor PD2 gemessen wird. Der Neutralfilter
im Referenzarm ist dabei so eingestellt, dafl obige Differenz verschwindet, wenn der Laser so
abgestimmt ist, dafl die Transmission durch das Interferometer bei dieser Frequenz genau die
Hélfte der maximalen Transmission betrdgt. Dies gewéhrleistet einen kontinuierlich monotonen
Frequenz-Diskriminator fiir Frequenzabweichungen kleiner als die Hélfte der FWHM der Trans-
missionsspitzen des Interferometers. Das Fehlersignal von schnellen (< 2.0 KHz) aber kleinen
Frequenzschwankungen (< 0.1 GHz), wird dann durch M3 korrigiert. Grofie, aber langsamere
(< 100 Hz) Fehlersignale gehen an die drehbare Glasplatte BP3.

Unvermeidbare Driften im Referenzinterferometer sowie die absolute Wellenldgenabstimmung
erfordern eine weitere Stabilisierung auf langen Zeitskalen mittels einer Atomdampfzelle, auf
die in Kap. 2.4 ndher eingegangen wird.
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2.3 Die Optimierung des Farbstofflasers

Die Einmoden-Ausgangsleistung des kommerziellen Farbstofflasers ist auf etwa zwei Watt in
der transversalen Grundmode begrenzt, was den reguldren Einsatz des Lasers als Quelle des
kiinstlichen Leitsterns nach Kap. 1.5.3.4 deutlich einschrinken wiirde.

Im folgenden werden die die Ausgangsleistung grundsétzlich limitierenden Faktoren eines Farb-
stofflasers im Dauerstrichbetrieb untersucht, bevor in den beiden nachfolgenden Abschnitten
auf die Umsetzung der gewonnenen Erkenntnisse am vorliegenden Laser eingegangen wird.

2.3.1 Theoretische Betrachtungen zur Ausgangsleistung
Fiir die Ausgangsleistung Py des Dauerstrich-Farbstofflasers gilt:

Py=1S4l, . (2.1)

Hierbei ist ¢ die Transmission des Auskoppelspiegels, I; die Intensitdt (Leistung pro Flichen-
einheit) des Laserlichts im Resonator und S; = n7w,? die Querschnittsfliche des Farbstoff-
laserstrahls im aktiven Medium mit Brechungsindex n und mit wy als dem Radius des Farb-
stofflaserstrahls unmittelbar vor Eintritt in das aktive Medium. Da sowohl das Farbstofflaser-
licht als auch das Pumplaserlicht im aktiven Medium fokussiert sind, ist die Divergenz beider
Laserstrahlen dort minimal (s. Kap. 2.5.2.1). Deshalb kann die zur Strahlachse transversale
Intensitdtsverteilung dort als konstant angesehen werden. Fuer eine TEMgg-Mode entspricht 14
der iiber den Strahlradius gemittelten gaufiférmigen Intensititsverteilung, was genau die Hilfte
der maximalen Intensitdt auf der Strahlachse ist (s. Kap. 2.5.2.1).

Der Faltspiegel M3 (Abb. 2.7) wird ,,Off-Axis“ genutzt. Der daraus resultierende Astigmatis-
mus in seinem Fokus kann durch den Astigmatismus den das aktive Medium erzeugt, das unter
dem Brewster-Winkel relativ zum Farbstofflaserstrahl steht, ausgeglichen werden. Dies erfor-
dert einen bestimmten Faltwinkel, 26, zwischen den Achsen M4-M3 und M3-M1. Sei Rjs3 der
Kriimmungsradius des Faltspiegels M3 und d die Dicke des aktiven Mediums (im vorliegenden
Fall die Dicke des Farbstoff-Jets). Dann folgt 6 aus der Relation (Kogelnik et al. 1972):

2d(n? — 1)(n? +1)"/2
4

n = Rprztanfsinf (2.2)
Der Astigmatismus von M5 und M1 wird durch das Brewster-Element zwischen M5 und M4
kompensiert (s. Abb. 2.7).

Fiir wy beziehungsweise Sy 148t sich der analoge Zusammenhang verwenden, der in Kogel-
nik et al. (1972) fiir einen drei-clementigen, gefalteten Resonator angegeben ist. Wenn wie im
hier vorliegenden Farbstofflaserresonator der Abstand der kollimierten Strahltaille vom flachen
Auskoppelspiegel einen von Null verschieden Wert Iy besitzt (hier Iy = 140 mm), folgt

’I’L/\dRM21
(Lr+lr — 2Rpn)

Sd ~ 2 (23)
Darin ist Ay die Farbstofflaserwellenldnge und Ly die optische Weglénge fiir einen Lichtumlauf
im Farbstofflaserresonator (hier Lr = 1700 mm).

2.3.1.1 Die Laserbedingung

Damit der Laser oszilliert, muf} bei einem Umgang des Lichts im Resonator die Verstirkung im
aktiven Medium die Verluste im Resonator mindestens ausgleichen. Ist eine Besetzungsinversion
in den Laserniveaus vorhanden, lautet die Schwellenbedingung fiir einen Ringresonator mit
laufender Welle

(I1—-V—t)exp(vd) =1. (2.4)

Hierin bezeichnet V die Summe aller Resonatorverluste auschliellich der Auskoppelung und d
ist die Linge des gepumpten Farbstoffs. v ist der intensitdtsabhingige Verstdrkungsfaktor bei
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Ubergang | T () | o (m?)
S1—So | s =6x10""7 o1(Xp) ~ 0
o4 =01(Ag) = 1.4 x 10720

Sz—)Sl TR O
Si—>Tg | T=5x 1078
To — So TT22X10_6

Tl—)To TR0

So — S1 op =0a(Xp) = 1.3 x 10720
oa(Xd) =2 x 1072

Sl—)Sg ()\):4X10 a
o(Xg) =1 x 1072

To—)T1 T(/\)NO

T =or(Ag) =3 x 10721

Tabelle 2.1: Relevante Lebensdauern 7 und Wirkungsquerschnitte o fiir Ubergéinge in Rhodamin
6G bei A\, = 514 nm und Ay = 589 nm.

der Wellenldnge A4, der aus der Photonentransportgleichung fiir das Farbstofflaserlicht entlang
der Resonatorachse z zur Zeit ¢ folgt:

1dI dl

Ed—:+d—;:71d. (2.5)
Der Einfachheit halber wird hier zundchst angenommen, dafl das optische Pumpen kollinear
mit der Resonatorachse und im folgenden mit ebenen Wellen geschieht. Dies hilt die folgen-
den Gleichungen iibersichtlich. Abweichungen von diesen Annahmen werden nachtréiglich als
Korrekturfaktoren beriicksichtigt.
Die totale Verstdrkung beim Durchgang durch das aktive Farbstoffmedium setzt sich zusammen
aus dem Gewinn durch stimulierte Emission, dem Verlust durch Wiederabsorption aus dem
Singlett-Grundzustand und dem Verlust durch Triplett-Triplett-Absorption, das heifit:

v = 01(Ag) N1 — 04(Ag)No — o7 (Ag) Nt . (2.6)

Darin sind Ny und N; die Besetzungszahldichten des Singlett-Grundzustandes beziehungsweise
des ersten angeregten Singlett-Zustandes, und Ny ist die Besetzungszahldichte des Triplett-
Grundzustandes; o7 ist der Wirkungsquerschnitt fiir stimulierte Emission aus dem ersten ange-
regten Singlett-Zustand, o, der Wirkungsquerschnitt fiir Absorption aus dem Singlett-Grund-
zustand und op der Wirkungsquerschnitt fiir die Triplett-Triplett-Absorption (s. Tab. 2.6).

2.3.1.2 Die Ratengleichungen

Im folgenden werden die Prozesse beschrieben, die grundsitzlichen EinfluB auf die Anderung
der obigen Besetzungszahldichten haben.

Die Pumprate pro Molekiil aus dem Grundzustand in den ersten angeregten Singlettzustand
ist 04 (Ap) I, (Ap)/(he/Ap), mit I, als der Pumplaserintesitit bei der Wellenldnge A,. Die Anre-
gung durch Pump- oder Laserlicht in den nichsthéheren angeregten Singlettzustand hat einen
vernachlissigbaren Einflufl auf die Besetzungszahldichte N1, da die Lebensdauer fiir den strah-
lungslosen Zerfall S; — S; durch Stofiwechselwirkung sehr kurz ist (vgl. Tab. 2.1). Allerdings
sind diese Uberginge mit fiir die Erwirmung der Farbstoflldsung beim Pumpen verantwortlich
(vgl. Abschnitt 2.3.2). Abb. 2.6 zeigt desweiteren, dafl die Absorption von Pumplicht durch den
untersten Triplettzustand vernachlissigt werden kann.

Fiir den Abbau der Besetzung des ersten angeregten Singlett-Zustandes sorgen sowohl strah-
lende als auch strahlungslose Uberginge. Zum einen sind dies die stimulierte Emission bei der
Wellenldnge A4y mit der Rate o414/ (he/A4) pro Molekiil [o4 = 07(A4)] und der spontane Strah-
lungsiibergang in den Singlett-Grundzustand mit der Rate 1/7s pro Molekiil, mit 7¢ = 6x107%s
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als der Lebensdauer des ersten angeregten Singlett-Zustandes gegeniiber spontaner Emission.
Der Wirkungsquerschnitt fiir stimulierte Emission bei der Pumpwellenlinge kann nach Abb. 2.6
vernachlissigt werden.

Energieiibertragung durch Std8e ist sowohl durch einen Ubergang in den untersten Triplett-
Zustand mdglich, dessen Rate kgp sei, als auch durch einen Ubergang in den Singlett-Grund-
zustand mit der Rate kss (s. Abb. 2.5). Durch diese strahlungslosen Ubergiinge wird die Fluo-
reszenzrate des S; — Sg I"Jbergangs reduziert. Fiir Rh6G ist kg = 2x 107 57! (Snaveley 1977).
Auf kgs mufl im folgenden ndher eingegangen werden.

Die Lebensdauer des metastabilen Triplett-Grundzustandes 77 (s. Tab. 2.1) kann ndmlich durch
chemische Zuséitze reduziert werden um die Effizienz des Lasers zu steigern (darauf wird ndher
in Kap. 2.3.3 eingegangen). Ein solches Additiv, welches in der Regel stets in der Farbstofflésung
vorhanden ist, ist molekularer Sauerstoff. Wegen der verhiltnisméiBig geringen Grofle der Sau-
erstoffmolekiile im Vergleich zu den Losungsmittelmolekiilen diffundiert Og sehr schnell in die
Losung. Dieses Molekiil verringert allerdings durch Stoflwechselwirkung nicht nur das effektive
7r sondern erhdht auch die strahlungslose Ubergangsrate von S; — So. Wenn cg die Konzen-
tration des Additivs bezeichnet, dann ist kss = kgscg mit kgs als der konzentrationsabhéngi-
gen Ubergangsrate vom ersten angeregten Singlett-Zustand in den Singlett-Grundzustand. Die
Fluoreszenzrate des S; — Sg Ubergangs reduziert sich also auf:

1/T5
= 2.7
#s (1/7s) + kst + kgscao 2.7)

s ist die Quanteneffizienz der Floureszenz. Die effektive Lebensdauer des Triplett-Grundzu-
standes wird mit dem Additiv auf @7 verkleinert, wobei

L 1/TT
or = —(1/7_T) + Foreo (2.8)

und kgr die von der Additiv-Konzentration abhéngige Ubergangsrate von Ty — Sq ist. Fiir
molekulare Sauerstoff als Additiv ist kgr = 3.3 x 10° 1 Mol~! s~ und kgs = 3.0x 10° 1 Mol~?
s~! (Schéfer 1973). Die Léslichkeit von O héingt vom Sauerstoff-Partialdruck, po, (in hPa),
ab. Die entsprechende Konzentration (in Mol 171) in organischen L&sungsmitteln betrigt bei
Raumtemperatur etwa cg = 2.0 x 107°po, und in Wasser bei 5°C ist cg = 0.2 x 10~%pg,
(Borchers et al. 1969). Fiir eine Normalatmosphéire und Ethylenglykol als Lésungsmittel ist
somit wg = 0.89 und @7 = 0.07.

Mit den oben beschriebenen sechs relevanten Prozessen lauten die entsprechenden Ratenglei-
chungen, die die zeitliche Anderung der Besetzung des obersten Laserniveaus in Rh6G angeben,

somit:

dN, I, () Iy Iy 1

— = 2 (X)) 22 a(A No — — | N 2.9
dt (“ ( p)hc/)\p toaha) g ) No— (oo ors )N (29)

dN- N

d—T = leST — —T — kQTCQNT s (2.10)
1 T
N = Ny+ N+ Npr. (2.11)

Die letzte Gleichung ist der Erhaltungssatz fiir die Gesamtzahl N der gepumpten Farbstoffmo-
lekiile pro Volumeneinheit.
Im Dauerstrichbetrieb des Farbstofflasers tliber der Laserschwelle (y > 0), also fiir den stati-
ondren Fall dNy/dt = dNy/dt = dNp/dt = 0, ergeben obige Ratengleichungen die Besetzungs-
zahldichten
N
M= 1 I To(0p) 7 ;o (2.12)
(%—Ts + Udm) / (Ua(/\p) hen O'a(/\d)hc/d)\d) +ksrorrr +1

r

NT = kngoTTTNl . (2.13)
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2.3.1.3 Die Dauerstrich-Ausgangsleistung

Die letzten beiden Gleichungen im vorrangegangenen Abschnitt ergeben mit Gl. (2.6) und
or = or(Aq) fiir die intensitdtsabhingige Verstirkung:

y = Yo — Nksrormror/[1 + 0afca(Aa) + kstorrr]la/Ts

2.14
1 +Id/[s ’ ( )

mit der Kleinsignalverstirkung
o= N { oplploa — ksrorrror] — oa(he/X,)(1/0sTs) } ’ (2.15)

op(1 + kstorrr)l, + (he/Ap)(1/0sTs)

und dem Sittigungsparameter

L= ["p(l +ksrorrr)l, + (hC//\p)(l/SOSTS)] (2.16)
DV o4+ 04(1 + ksrorTr)

Wenn wie hier nur Laserwellenlingen um das Maximum des Absorptionsspektrums (oder ldnger)
interessieren, kann die Wiederabsorption des erzeugten Laserlichts aus dem Singlett-Grundzu-
stand vernachlissigt werden (vgl. Abb. 2.6). Mit o4(Aq) — 0 geht Gl. (2.14) in die {ibliche Form
fiir homogen verbreitete Ubergiinge iiber, das heifit die iiber die gesamte Liinge des aktiven
Mediums integrierte Verstdrkung v(I4)d sittigt mit steigender Laserintensitit gemaf:

Yod

v(Ia)d = T+ 1,1, (2.17)

mit der anfdnglichen integralen Kleinsignalverstirkung

NO'pd[O'd — kSTQDTTTO'T]Ip

d= 2.18
108 G hsrormly + (ho/3)(1/p575) (219

und der Sattigungsintensitit
1, = 2 |91+ ksrormr)ly + (he/Xp)(1/057s) (2.19)

Y o4 ’

bei der die Verstirkung auf die Halfte des anfinglichen Wertes gefallen ist. Man sieht, dafl
die Sattigungsintensitit mit steigender Pumpintensitdt zunimmt. Um den Laseriibergang zu
sittigen muf} die stimulierte Emissionsrate pro Molekiil die Summe aus spontaner Abbaurate
und Pumprate pro Molekiil aus dem Grundzustand iibersteigen, und fiir hohe Pumpintensitéten,
das heiBt op (1+ksrormr) I 0s7s/(hc/Ap) > 1, geht die Kleinsignalverstarkung nach Gl. (2.18)
gegen Nd[oq — kstorrror]/(1+ ksTerTr).

Wird der Farbstofflaser gleichzeitig bei mehreren Linien gepumpt, ist in den Gleichungen
(2.18) und (2.19) iiber die einzelnen Beitrige der Pumplaserlinien zu summieren. In Tab. 2.2
sind die relativen Beitrige der wichtigsten Laserlinien zur gesamten Ausgangsleistung fiir den
ALFA-Pumplaser zusammen mit den dazugehdrigen Absorptionswirkungsquerschnitten fiir den
Singlett-Grundzustand von Rh6G aufgefiihrt. Gewichtet man die einzelnen Pumplinienleistun-
gen mit diesen Wirkungsquerschnitten, 148t sich eine zur integralen Ausgangsleistung korre-
spondierende Pumpleistung bei 514 nm, der Wellenldnge der stirksten Pumplinie, definieren.
Demnach entsprechen 25 W integrale Ausgangsleistung 13.0 W bei 514 nm. Im folgenden ist
mit I, immer diese korrespondierende Laserlinienintensitdt bei 514 nm gemeint und in obi-
gen Gleichungen sind nur die Beitrdge bei A, = 514 nm auszuwerten, das heifit im folgenden
op = 0p(514 nm).

Aus der Schwellenbedingung (2.4) und Gl. (2.17) bis (2.19) folgt die Laserintensitit 74, und mit
Gl. (2.1) die gesuchte Ausgangsleistung

Py = 1S4, {111[(1 _7€,d_ 5 1} . (2.20)
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Ap (nm) || 454.5 | 457.9 | 465.8 | 472.7 | 476.5 | 488.0 | 496.5 | 501.7 | 514.5 | 528.7
S 0.025 | 0.047 | 0.025 | 0.041 [ 0.094 [ 0.025 [ 0.094 [ 0.056 | 0.312 | 0.056

Oq

(10=2° m?) || 0.06 | 0.10 | 0.16 | 0.22 | 0.26 | 0.53 | 0.77 | 0.85 | 1.26 | 2.57

Tabelle 2.2: Relative Emissionslinienstirken S des ALFA-Pumplasers und dazugehérige So —
S1 Absorptionswirkungsquerschnitte o, fiir Rh6G.

Aus Gl. (2.20) ergibt sich zusammen mit Gl. (2.18) die Schwellenpumpintensitét, I,’, der die
Farbstoffmolekiile des aktiven Mediums im Grundzustand ausgesetzt werden miissen, damit die
in Fluoreszenzlicht umgewandelte Pumpleistung gerade die Resonatorverluste ausgleicht:

— (he/Xp)(1/psTs)
"~ Nopdlog — kstorrror)/In[(1 =V — )Y — o, (1 + ksrorTr)

(Ip)s (2.21)

Mit den Parametern (vgl. folgende Abschnitte) A, = 500 nm, o, ~ o4 ~ 1 x 10720 m?
or & 1/1004, ¢s7~5x 1072 s, ksrprmr ~ 0.5, N ~1x 1012 m=3, d~ 0.1 mm,V +¢~ 0.2
158t sich die typische Schwellenpumpintensitdt abschétzen als (I,), ~ 100 GW m~2. Dieser
hohe Wert zeigt, dafl fokussierte Dauerstrich-Laserstrahlung zum Pumpen von Dauerstrich-
Farbstofflasern nétig ist.

Nimmt man kleine Resonatorverluste an [das heifit In(1 —V —2)~! = V +¢] folgt aus Gl. (2.20)
zusammen mit den Gl. (2.18), (2.19) und (2.21) fiir die Ausgangsleistung:

_ At
_)\d‘/7+t

d (Nopd[P, — (Pp)s] - (2.22)
Darin ist ( = S4/S, das Flachenverhaltnis von Farbstoff- zu Pumplaserstrahlquerschnitt im ak-
tiven Medium, wobei S, analog zu Sy definiert ist. P, = S,I,/2 ist die kollineare Pumpleistung
und (P,)s = Sp(I,)s/2 die entsprechende Schwellenpumpleistung. Der Faktor zwei in den letz-
ten beiden Ausdriicken riihrt daher, daf§ die in Gl. (2.22) eingehenden Intensitéten fiir Gaufische
Strahlen die maximalen Intensitdten auf der Strahlachse sind. Dahingegen ist I, in Gl. (2.19)
fiir die Sattigungsintensitit wie in Gl. (2.1) die iiber das Strahlprofil gemittelte Pumpintensitét,
also fiir Gaufische Strahlen genau die Héalfte der maximalen Intensitét.

Der Quotient A,/Ag in Gl (2.22) gibt den Stokes-Verlust an, der aus der schnellen thermischen
Abregung vom obersten Bandzustand in den untersten Bandzustand eines Niveaus resultiert.
Der Ausdruck ¢/(V +t) besagt, daf8 eine endliche Lichtleistung im Resonator umlaufen muf,
um Farbstoffemission zu stimulieren. Das Verhéltnis { von emittierender zu gepumpter Fliche
beriicksichtigt ungenutztes Farbstoffvolumen beim kollinearen Pumpen mit ebenen Wellen. Bei
einer nicht-uniformen Intensitdtsverteilung tiber den Strahlradius ist diese Gréfle durch das Vo-
lumenintegral {iber das Verh&ltnis der rdumlichen Intensitdtsverteilung von kollinearen Pump-
zu Farbstofflicht zu ersetzen, was im folgenden niher betrachtet wird.

2.3.1.4 Verlustfaktoren zur Ausgangsleistung

Im Fall GauBscher Strahlen (s. Kap. 2.5.2.1), bei denen sich die Strahlradien wie im hier vorlie-
genden Laser nicht wesentlich entlang des aktiven Mediums &ndern, st68t man bei der Integra-
tion der Ratengleichungen aus Kap. 2.3.1.2 iiber die Linge des aktiven Mediums fiir Laserwel-
lenldingen um dem Maximum des Farbstoff-Absorptionsspektrums unter Ausnutzung der bereits
gewonnenen funktionalen Zusammenhinge fiir den Fall ebener Wellen auf einen zusitzlichen
multiplikativen Term der Form:

¢
14+¢

wp2 00 exp [<2(1 4 ¢)r?/w,?] -1 -1
" { 1+¢ {/0 1+ pstsoqla/(he/Aq) exp (d—2r2/wd2)rdr} N 1} » (2.23)

Pd X ngTsO‘dId/(hc/)\d)
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mit r als dem Abstand von der Strahlachse. Da der Ausdruck im Integral von Gl. (2.23) keiner
Gaufl-Verteilung gentigt, ist dieses Integral nicht in geschlossener Form l&sbar, so dafl obiger
Ausdruck numerisch, mit { und I; als Parameter, auszuwerten ist. Fiir den Fall { > 1 148t sich
fiir obigen Ausdruck allerdings eine analytische Naherung angeben, die unabhéngig von I; ist.
Wie sich weiter unten zeigen wird, ist fiir einen effizienten Laser ¢ > 1 erforderlich. Eine gute
N&herung fiir die rechte Seite von Gl. (2.23) ist fiir diesen Fall Py x 1/4/1 + (2. Das bedeutet
fiir Gauflsche Strahlen und ¢ > 1, dafl in Gl. (2.22) ¢ durch ¢/+/1 + ¢? ersetzt werden muf. Eine
weitere Konsequenz ist dann, daf} sich die Kleinsignalverstdrkung in Gl. (2.15) beziehungsweise
(2.18) um den Faktor 1/(1 4 ¢) verringert und die Schwellenpumpintensitdt in GI. (2.21) um
den Faktor (1 + ¢) ansteigt.

Der Term No,din den Gl. (2.18) und (2.22) gibt den Bruchteil A der vom Farbstoff absorbierten
Pumpleistung an. Diese Ndherung gilt aber nur fiir A « 1. Fiir den allgemeinen Fall gilt nach
dem Lambert-Beerschen Gesetz A = 1 —exp(—Nopd). In Gl. (2.19) fiir die Sattigungsintensitat
ist dann ebenfalls die Absorption entlang des Pumpstrahls in Form eines zusétzlichen Fak-
tors A/(Nop,d) zu beriicksichtigen, was dem Verhéltnis der maximalen Intensitit zur mittleren
Intensitdt des Pumpstrahls im Farbstoff entspricht.

Fiir ein effizientes Pumpen des Farbstofflasers ist eine hohe Kollinearitit von Pump- zu Farb-
stofflaserstrahl in der Farbstofldsung notwendig. Beim nichtkollinearen Pumpen kann sich die
Effizienz zum einen durch den nur teilweisen Uberlapp von Pump- un Farbstofflaserstrahl ver-
ringern. Dies kann durch héhere Farbstoffkonzentrationen vermieden werden (beim hier vorlie-
genden System A > 75%), da dann mehr Pumplicht {iber einer kiirzeren Strecke absorbiert wird.
Zum andern treten Abweichungen gegeniiber dem Fall des kollinearen Pumpens auf, da die Dif-
ferentiationsvariable in den staiondren Photonentransportgleichungen fiir das Farbstofflaserlicht
nach (2.5) und fiir das Pumplicht, dI, /dz = —o,I,, dann im Fall gauB8férmiger Intensitétspro-
file unterschiedlich ist. Eine Rechnung fiir die Ausgangsleistung analog der vorangegangenen
zeigt dann, dafl in Abhédngigkeit vom Winkel zwischen Pump- und Farbstofflaserstrahl, ¢, in
Gl. (2.22) ein Korrekturfaktor K(¢) zu beriicksichtigen ist, fiir den in guter Ndherung gilt:

1

K(¢) = arctan [((d/w,)d?] +1

(2.24)

Zusammengefafit 148t sich somit fiir die Ausgangsleistung eines nicht-kollinear gepumpten Farb-
stofflasers mit verlustarmen Resonator bei einer Wellenldnge um das Maximum des Fluores-
zenzspektrums schreiben:

py= et ¢ (1 _ kSWTTT‘;—Z) K(6)[P, — (P,),] (2.25)

— ——A
g V+t1/1_|_<'2
mit

(he/Ap)(1/sTs)
4 — kSTQDTTTO'T) — Up(l + kSTQDTTT)(V + t)]

(PP)S = 2[A( (V + t)(l + C)Sp (2'26)

Die Ausgangsleistung wichst demnach fiir ¢ > 1 linear mit einer tiber der Schwellen-Pumpleis-
tung liegenden Pumpleistung. Die Steigung 5, := Py/(P,— (Pp)s) fiir die Effizienz der Umwand-
lung von Pump- zu Farbstofflaserlicht nahert sich fiir grofle { aber einer Konstanten, wihrend
die Schwellen-Pumpleistung linear mit { wichst. Fiir die Praxis bedeutet dies, daf} es abhingig
von der verfiigbaren Pumpleistung einen oberen Grenzwert fiir { gibt, der die Effizienz des
Lasers, das heifit nq := P4/ P,, optimiert. Hier zeigt sich, dal beim Entwurf eines Farbstoff-
lasers ein Kompromifl zwischen dem Wunsch eines groflen Abstimmbereiches und einer hohen
Effizienz eingegangen werden mufl. Denn ein grofler Abstimmbereich fordert eine maoglichst
kleine Schwellenpumpleistung, also minimales {, was aber einen ineffizienten Laser zur Folge
hat. Wird hingegen auf einen mdoglichst effizienten Laser Wert gelegt, ist ¢ > 1 erforderlich. In
diesem Bereich hat n; seinen Wendepunkt.
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2.3.1.5 Thermische Effekte

In den obigen Betrachtungen zur Ausgangsleistung sind bisher thermische Effekte im aktiven
Farbstoffmedium unberiicksichtigt geblieben. Wie sich im folgenden zeigt, fiihren diese dazu,
daf fiir ein gegebenes ( eine kritische Pumpleistung existiert, oberhalb derer sich keine stabile
Mode mehr im Farbstofflaser ausbilden kann. Strahlungslose Uberginge im Farbstoffmolekiil
fithren zu einer lokalen Erwidrmung des Farbstoffs am Ort des Pumpstrahls. Der Bruchteil 8
der absorbierten Pumpleistung, die in Wirme umgewandelt wird, ergibt sich aus der Quan-
teneffizienz des Laserfarbstoffs und den Stokes-Verlusten, das heif3t:

B=A(2—9s—X/a). (2.27)

Bei Rh6G werden demnach um das Maximum des Fluoreszenzpektrums etwa 23 % der ab-
sorbierten Pumpleistung in Warme umgewandelt. Wegen der gaufiférmigen Intensitétsvertei-
lung des Pumplaserlichtes und dessen exponentiellen Absorption im Farbstoffstrahl weist die
Temperatur, und damit auch der Brechungsindex der Farbstoflésung, am Ort des Pumpflecks
eine rdumlich inhomogene Verteilung auf. Diese induzierte thermische Linse limitiert bei hohen
Pumpleistungen die Ausgangsleistung. Zum einen dadurch, dafl Fluoreszenzlicht aus dem Re-
sonator in Winkel gestreut wird, die nicht der Resonatorgeometrie und der Anordnung einer
strahlbegrenzenden Apertur im Resonator entsprechen. Eine Konsequenz ist, daf} sich oberhalb
einer gewissen Pumpleistungsdichte keine stabile Mode mehr im Farbstofflaser ausbilden kann.
Zum anderen fiithrt die thermische Linse zu einer unerwiinschten astigmatisch deformierten und
sphérisch aberrierten Mode. Die Brennweite der thermischen Linse soll im folgenden abgeleitet
werden.
Sei (x, ¥, z) ein Koordinatensystem mit dem Ursprung im Zentrum der ersten Kontaktfliche von
Farbstoff und Pumpstrahl, und dessen x-Achse in Richtung des Pumpstrahls zeigt und dessen y-
Achse die Stromungsrichtung des Farbstoffstrahls angibt. Die Brechwinkeldnderung df in einer
Ebene senkrecht zum Pumpstrahl ist gegeben durch df = {df,,d8,} = (dz/n){dn/dy,dn/dz} =
(dz/n)(dn/dT){dT/dy,dT/dz} mit T als der rdumlichen Verteilung der Temperaturerhéhung
am Ort des gepumpten Farbstoffstrahl. Die Brennweite f der thermischen Linse wiederum ist
umgekehrt proportional zum Streuwinkel. Da die Wirmediffusion bei den hier betrachteten
Strahldurchmessern und Stromungsgeschwindigkeiten vernachléssigt werden kann (s. folgendes
Kap.) fiihrt die absorbierte Energie zu einem unmittelbaren Temperaturanstieg dT der Losung.
Integration der Wirmetransportgleichung (Gréber und Erk 1963) liefert die Verteilung der
Temperaturerh6hung an dieser Grenzfliche:
—222
exp( = ) , (2.28)
P

wobei p die Dichte, C die spezifische Wirme und v die Stromungsgeschwindigkeit der Farb-
stofflésung am Ort des Pumpfokus ist. In Gl. (2.28) ist im zweiten Term wiederum die Ska-
lenldnge des Temperaturgradienten enthalten. Der dritte Term gibt die Pumplaserleistung an,
die in der Farbstofflosung in Wiarme umgewandelt wird, mit dem vierten Term als der abge-
gebenen Wirmemenge pro Volumeneinheit. Der vorletzte Term gibt den damit verbundenen
Temperaturanstieg in Richtung des Jets an, und der letzte Term schliefilich beschreibt den In-
tensitdtsabfall des Pumpstrahls senkrecht zur Strahlachse. Damit ergibt sich fiir den Verteilung
des Streuwinkels:

1 1 1 V2y
T(2,y,2) = Ew—NUpﬁPp exp (—Nop2) Cv [erf (w—) +1
P p

2v2Na, 3P, (dn/dT) —2(y? + 2%)
do, = Vrnw?pCu exp (—Nopz) exp T dz (2.29)
4No, [P, (dn/dT 2 —27?
de, = 5P I;( n/dT) ,exp (—Nopz) |erf Q +1 zexp( z )dm. (2.30)
mnw,’ pCv wp, wy

Die Brennweite der thermischen Linse 148t sich schreiben als f = wy/(nf). Die grofiten Streu-
winkelgradienten treten in der x-z Ebene auf, das heifit werden durch 6, beschrieben, welches
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wiederum bei y = 0 maximal ist. Integriert man also in Gl. (2.30) iiber die exponentielle Absorp-
tion des Pumplichts entlang der x-Achse, folgt fiir die minimale, das heif3t kritischte Brennweite

der thermischen Linse:
ﬁwf pCv ( 222 )
) exp .

2v2BAP,(dn/dT w?

Mit Gl. (2.31) kann nun die kritische Pumpleistung, (Pp)grit, bestimmt werden, ab der der
Resonator beginnt instabil zu werden. Der Stabilitdtsbereich, 2.5, eines von thermischen Effekten
unbeeinflufiten astigmatisch kompensierten Resonators ist bei der hier vorliegenden Geometrie
durch 2S5 ~ 7w 2 /)4 gegeben (Kogelnik et al. 1972). Die Grofe 2S definiert die Liinge, iiber die
der Abstand zwischen den beiden Spiegeln, zwischen denen sich der Jet befindet, variieren darf,
ohne dafl mehrfach reflektierte, paraxiale Strahlen den Resonator verlassen. Das Kriterium fiir
eine stabile Mode in einem Resonator mit thermischen Linseneffekt am Ort des aktiven Mediums
148 sich daher ndherungsweise schreiben als:

|(fmin)krit| 2 ﬂ"wdz/)\d . (2.32)
Zusammen mit Gl. (2.31) folgt daraus fiir die kritische Pumpleistung:

Agwpvexp(22%/w,)

P)erit = , 2.33
( p)k ' 2V 27T/BCAktherm ( )
wobei kiperm fiir die thermo-optische Konstante der Farbstofffliissigkeit steht:
1 |dn
kiberm = — |—| . 2.34
th oC |dT (2.34)

Hohe kritische Pumpleistungen erfordern Farbstofflosungsmittel mit kleiner thermooptischer
Konstante und hohe Fliegeschwindigkeiten im Farbstoffstrahl. Desweiteren kann der Einflufl
einer thermischen Linse durch eine Vergréflerung der Querschnittsfliche des Pumpfokus im
aktiven Medium verringert werden, vorausgesetzt der Farbstoffjet weist liber diese Pumpflache
die entsprechende optische Qualtitit auf.

Obige Gleichungen, die den Effekt einer thermischen Linse beschreiben, sind fiir den Fall des
kollinearen Pumpens abgeleitet. Je nach dem Grad der erlaubten Modendeformation unterhalb
der kritischen Pumpleistung kann bei abweichenden Pumpgeometrien, wie im hier vorliegen-
den Fall, die laterale Dimension z im letzten Termfaktor von Gl. (2.31) als freier Parameter
zum Angleichen der experimentell ermittelten kritischen Pumpleistung an die durch Gl. (2.33)
beschriebene dienen (s. Kap. 2.3.3).

2.3.2 Der Farbstoffkreislauf

Bevor die Ausfiihrungen im letzten Abschnitt nun am vorhandenen Laser im Hinblick auf eine
maximal brauchbare Ausgangsleistung angewendet werden, mufl zuvor auf den Farbstoffkreis-
lauf im allgemeinen und auf das aktive Lasermedium im besonderen niher eingegangen werden.
Der Farbstoffkreislauf setzt sich aus der Diise, die das aktive Medium, den freien Farbstoff-
fliissigkeitsstrahl formt, der entsprechenden Pumpeinrichtung zum Umwélzen des Farbstoffs
und der Kiihlung der Farbstofflésung zusammen. Da die Farbstoffmolekiile photochemisch mehr
oder weniger schnell zersetzt werden ist ein Umwéilzen der Farbstofldsung aus einem Reservoir
schon aus praktischen Griinden sinnvoll.

Die Idee, freie Farbstoffstrahlen in Dauerstrichlasern anstelle von Glaskiivetten zu verwen-
den, durch die die Farbstoffidsung stromt (Runge und Rosenberg 1972), ermdglicht hohere
Strémungsgeschwindigkeiten und deshalb auch héhere Pumpleistungsdichten. Denn bei Farb-
stoffkiivetten brennen sich im Lauf der Zeit Abbauprodukte der organischen Farbstoffe in die
Glaswand im Bereich des Pumpstrahls ein. Dadurch wird nicht nur die Effizienz des Lasers
verringert, sondern es besteht auch die Gefahr, da8 das Glas durch Uberhitzung zerstért wird.
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EG H,0 A.LO H,0 + 4 % PVA
+2%A.LO | + 15 % EG +2 % A.LO
+ 15 % EG + 15 % EG
pC(x108Im=3°C™) || 2.6 4.2 4.2 4.2
an(x10~1°C™) -2.60 -0.98 -6.00 -6.02
Eiherm (x 1071037 Tm3) || 1.00 0.21 1.43 1.43

Tabelle 2.3: Thermooptische FEigenschaften der verwendeten Farbstofflésungsmittel bei 20 ° C.

Hohe Stromungsgeschwindigkeiten sind erforderlich, um die durch strahlungslose Uberginge
produzierte Warme moglichst effektiv aus dem aktiven Volumen abzufiihren und um eine An-
reicherung der Triplettzustinde zu unterdriicken. Im Idealfall sollte die Verweilzeit der Farb-
stoffmolekiile im Pumpstrahl sehr viel kiirzer als die Lebensdauer des untersten Triplettzustan-
des sein. Da letztere in der Gréfinordnung 1 us liegt, bedeutet dies, dafl fiir Pumplichtflecken
mit typischen Durchmessern um 10 gm Strémungsgeschwindigkeiten in der Gréfinordnung von
10 m/s erforderlich sind.

Der Farbstoff-Jet stellt dabei idealerweise eine optisch homogene und planparallele Farbstoff-
platte im Bereich des Pumplichtfokus dar, die unter dem Brewster-Winkel relativ zum Farb-
stofflasertrahl und nahe dem Brewster-Winkel relativ zum nichtkollinearen Pumpstrahl im Re-
sonator steht. Die Verkippung unter dem Brewster-Winkel ist nicht nur wichtig, um die Reflexi-
onsverluste zu minimieren. Da der Jet gleichzeitig auch ein polarisierendes Element darstellt, ist
dieser Winkel auch notwendig, um eine unerwiinschte elliptische Polarisation der transversalen
Lasermode zu vermeiden. Mit dem Pumplaser linear (vertikal) polarisiert sollte der Farbstoffla-
ser am Ausgang die gleiche Polarisation aufweisen. Dies gewéhrleistet die effektive Ausbildung
einer laufenden Welle im Resonator.

Die Auswahl eines geeigneten Losungsmittels fiir den Laserfarbstoff wird durch mehrere Fak-
toren bestimmt. Zum einem muf} das Lésungsmittel transparent und photochemisch stabil bei
der Wellenldnge des Pump- und des Farbstofflaserlichts sein. Eine hohe Betriebssicherheit ver-
langt zudem einen mdoglichst niedrigen Flammpunkt der Lésung. Auch soll die Lésung fiir den
reguldren Betrieb chemisch unbedenklich sein. Im Hinblick auf eine optimale Ausgangsleistung
ist bei der Auswahl des Lsungsmittels nicht nur dessen thermo-optische Konstante, sondern
auch die Viskositdt der Losung auschlaggebend (s. folgendes Kapitel).

Gebrduchliche Lésungsmittel fiir den polaren Farbstoff Rh6G sind Methanol, Ethanol, Wasser
und Ethylenglykol (EG). Die beiden Alkohole werden wegen ihrer leichten Entflammbarkeit im
folgenden nicht weiter betrachtet; auch weisen sie mit dn/dT ~ —4 x 10~% °C™" groBe thermo-
optischen Konstanten iiber den hier relevanten Temperaturbereich auf. In Tab. 2.3 sind unter
anderem die thermooptischen Eigenschaften von reinem Wasser und EG bei Raumtemperatur
einander gegeniiber gestellt. Wasser weist eine besonders niedrige thermooptische Konstante
auf. Allerdings erfordert seine niedrige Viskositét zusitzliche Verdicker (Drexhage 1977), da-
mit die Diise einen stabilen, laminar stromenden Farbstoffstrahl aussbilden kann (s. folgendes
Kapitel). Die hier betrachteten Verdicker zur Erhéhung der Zihigkeit von Wasser sind Poly-
vinylalkohol (PVA) und Laurylamin. Letzteres ist als wifirige Losung mit 70 % Wasseranteil
auf dem Markt unter dem Namen AmmonyxLO (im folgenden mit A.LO abgekiirzt) erhiltlich
und stellt ein gebrduchliches Spiilmittel dar. In geringen Konzentrationen dient es dazu, die
Léslichkeit von Rh6G in Wasser zu erhéhen beziehungsweise die Bildung von Farbstoffdimeren
zu unterdriicken. Mit den hier verwendeten Konzentrationen lassen sich mit Laurylamin und
PVA in einer wisserige Farbstoflosung Viskosititen erreichen, die vergleichbar mit derjenigen
von EG sind. Allerdings ist zu berficksichtigen, dafl hohe Zahigkeitswerte auch hohe Fliewider-
stande bedeuten und deshalb starke Pumpen im Farbstoffkreislauf erfordern. Leider haben die
oben aufgefiihrten Verdicker weitere Nachteile in der Handhabung, die einen unkomplizieten
Einsatz des Farbstofflasers im Rahmen von ALFA erschweren, worauf am Ende des néchsten
Abschnitts ndher eingegangen wird.
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2.3.2.1 Die Farbstoffdiise

Im folgenden wird zunédchst auf die optimale Form der Farbstoffdiise eingegangen bevor der
gesamte Pumpkreislauf ndher beschrieben wird.

Die Originaldiise des kommerziellen Farbstofflasers besteht aus einem, an einem Ende auf ei-
ner Linge von etwa 1 mm zusammengepreflten Rohrstiick mit 1.8 mm Innendurchmesser. Die
Diise liefert so am Ausgang einen Farbstoff-Jet von etwa 0.1 mm Dicke und 1.8 mm Breite.
Fiir die vorliegende Anwendung war diese Diise unbrauchbar. Die Anforderungen an die neue
Farbstoffdiise sind vielfiltig und werden im Folgenden dargelegt.

Das Anwachsen der Besetzungszahldichte des Triplett-Grundzustandes kann nicht nur chemisch
mittels Additive, die durch Stoflwechselwirkung die Lebensdauer 7 verkiirzen, unterdriickt
werden. Auch auf mechanischem Weg kann eine Anreicherung der Triplett-Zustinde minimiert
werden. Fiir eine hohe Effizienz im Dauerstrichbetrieb bedeutet dies, dafl die FlieBgeschwin-
digkeit des Farbstoff-Jets moglichst hoch sein mufl. Die Farbstoffdiise soll desweiteren einen
stabilen Farbstoffstrahl mit planen Brewster-Grenzflichen ohne storende Druck- beziehungs-
weise Dickeschwankungen im Bereich des Pumplichtfokus erzeugen. Denn Oberflichenwellen
und Druckschwankungen haben unmittelbaren Einflufl auf die Stabilitdt der Ausgangsleistung
und die effektive Linienbreite des Lasers. Dickeschwankungen im gepumpten Jet vom Betrag
Ad fiihren zu Frequenzschwankungen

nAdc
Py A

mit L als der Resonator-Umlauflinge. Soll etwa mit EG als Losungsmittel (n & 1.43) Avje: < 10
MHz sein, muf} fiir L = 1.7 m Ad < A/30 erreicht werden. Da eine exakte Planparallelitit der
Jet-Grenzflichen wegen der Oberflichenspannung nicht méglich ist — der Jet wird sich mit zu-
nehmenden Abstand vom Diisenausgang verjiingen — miissen die in Pumprichtung auftretenden
Keilwinkel klein genug und stationér sein, damit sie durch eine einmalige Justage des Resonator
ausgeglichen werden koénnen.

Schlie8lich mufl das Material, aus dem die Diise besteht, mit der Farbstofflosung vertriglich
sein und es sollte nicht zu schwer zu bearbeiten sein. Ein naheliegendes Material zur Fertigung
der Diise ist Edelstahl (in Kombination mit Teflon). Wie sich im folgenden zeigen wird, lassen
sich damit alle der oben aufgefiihrten Anforderungen an die Farbstoffdiise erfiillen.

Abb. 2.8 zeigt den Aufbau der verwendeten Diise mit den Maflen, die sich fiir den Betrieb mit EG
als optimal herausgestellt haben. Die Diise ist aus mehreren Einzelteilen aufgebaut, damit alle
Farbstoff-beriihrenden Teile enstprechend sorgfiltig gehohnt beziehungsweise geldppt werden
konnen. Als Querschnitt des verwendeten Diisenausgangs wurde aus naheliegenden Griinden
ein rechteckiges Profil gewdhlt. Die Diisenkanalwinde weisen eine mittlere Rauhtiefe von et-
wa 0.1 pm auf. Die Jetdicke d wird mit Prazesionsabstandspldttchen aus Edelstahl, die mit
Teflonband abgedichtet sind, eingestellt.

Die beiden Dimensionen des rechteckigen Diisenquerschnitts, d und die Breite b, sowie die Linge
des parallelen Diisenkanals, I, lassen sich grundsitzlich folgendermaflen eingrenzen: Diinnere
Farbstoffstrahlen sind stabiler als dickere [s. Gl. (2.36) unten]. Aber wegen der dann notwen-
digerweise héheren Farbstoffkonzentration sind diese als Lasermedium weniger effizient. Denn
die maximale Farbstoffkonzentration ist in der Praxis auf etwa 2.0 x 10~3 Mol 1= begrenzt.
Bei hoheren Konzentrationen setzt Dimerbildung der Farbstoffmolekiile ein, die die Effizienz
der Umwandlung des Pumplichts herabsetzt (Gerhardt 1977). Demnach sollte d(in mm) >
—In(1 — A)/15.12 sein. Die untere Grenze fiir d liegt somit bei gleichzeitig hoher Pumplichtab-
sorption bei etwa 0.20 mm. Die obere Grenze von d ist durch den konfokalen Parameter des
Resonators (= 2mwy?/)) gegeben. Weiterer Farbstoff auBerhalb dieser Linge ist ineffektiv, weil
die fokussierte Pumpintensitit wegen der nétiirlichen Divergenz schnell wieder abnimmt. Die
Breite b der Farbstoffplatte sollte méglichst klein, um die DurchfluBmenge beziehungsweise den
Druckabfall zu minimieren. Auch diese Dimension ist nach unten begrenzt, da sich aufgrund
der Oberflichenspannung der Jet mit zunehmenden Abstand von der Diisenstirnfliche verjiingt
und gleichzeitig an Planitdt verliert, und zwar umso friiher je kleiner b ist. Wie die unten be-
schriebenen Versuche zeigen, mufl b mindestens etwa 6 mm betragen, damit sich in der Nihe

Avjor & (2.35)
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Abbildung 2.8: Querschnitt durch die Farbstoffdiise (MaBzahlen in mm)

des Diisenausgangs eine brauchbare Farbstoffplatte ausbilden kann. Fiir die Diisenkanaldnge
existiert ebenfalls ein unterer Grenzwert fiir eine laminare Stromung. Wie die Versuche zeigen,
sittigt die Zunahmne der Oberflichengenauigkeit der Fliissigkeitsplatte mit zunehmenden I.
Der maximale Forderdruck der Umwalzpumpe bestimmt den oberen Grenzwert von / und damit
auch die verfiigbare maximale Stromungsgeschwindigekeit. Es hat sich bei der interferometri-
schen Vermessung des Jets (s. unten) ebenfalls gezeigt, daB fiir den Fall einer nichtvorhandenen
Verjlingungsgzone, innerhalb derer der kreisférmige Zuleitungsquerschnitt sich auf den recht-
eckigen Eingangsquerschnitts des jetformenden Diisenkanals verkleinert (s. Abb. 2.8), keine
stationdre Stromung aufrecht erhalten werden kann. Fiir Fliissigkeiten mit niedriger Viskositét,
wie etwa reinem Wasser, zeigt sich bei den hier betrachteten Jetdicken, dafl eine Linge von
etwa 15 mm fiir den Verjiingungsbereich ausreicht, damit die Fiissigkeit mit so geringen Ver-
wirbelungen in den parallelen Diisenkanal eintritt, dafl eine laminare Stromung im Jet moglich
ist. Diese Linge wurde deshalb aus fertigungstechnischen Griinden einheitlich fiir die unten
beschriebenen Versuche gewéhlt.

Die brauchbare maximale Flielgeschwindigkeit wird durch die kritische Reynoldszahl, Reg,;;,
bestimmt, ab der die Strémung des Farbstoffjets beginnt turbulent zu werden. Die Versuche
mit der Diise zeigen, dafl die Reynoldszahl Re fiir eine laminare Strémung unter folgendem
kritischen Wert bei der vorliegenden Geometrie liegen muf:

.
Re = 2% < Regpiy & 500 . (2.36)
n

Dabei ist v die mittlere Durchflugeschwindigkeit und 5 die temperaturabhingige dynamische
Scherviskositit der Losung. Zwischen der maximalen und der mittleren Strémungsgeschwindig-
keit besteht der Zusammenhang v = 2/3%. Fiir die Linge des parallelen Diisenkanals haben
die Versuche fiir eine laminare Stromung mit der Reynoldszahl Re eine untere Grenze geméif
[ > 0.09d Re ergeben. Die Planitit der Fiissigkeitsplatte wird mit steigendem [ besser, und ab
einer Linge

| ~ 0.28dRe (2.37)

nimmt die Ausdehnung des plansten Bereichs unmittelbar am Diisenausgang nur noch sehr
langsam mit [ zu.
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6 mm

Abbildung 2.9: Interferogramm des optimierten EG-Fliissigkeitstrahls bei Raumtemperatur und
11 x 10® hPa Druck am Diisenkanal.

Eine gewisse Stromungsgeschwindigkeit auf der Achse des Jets bedeutet einen Druckabfall § P
am parallelen Diisenkanal gemif (Massey 1970):

8nlv
0P~ 7

(2.38)

Soll die kritische Pumpleistung nach Gl. (2.33) gréfler als die maximal zur Verfiigung stehende
Pumpleistung sein, folgt fiir ein gegebenes v und p ein minimaler Wert fiir die erforderliche
Viskositéit der Farbstofflésung. Die Abschitzung mit v & 20 ms™', p & 1 x 103 kg m~3 und
d ~ 0.2 mm liefert > 20 x 10~3 Pa s. Eine solch hohe Viskositiit des Losungsmittel ist nicht
nur erforderlich um Druckschwankungen im freien Farbstoffstrahl zu unterbinden, sondern auch
um Oberflichenwellen auf der Farbstoffplatte, die von der Restrauhigkeit der Diisenkanalwinde
herriihren, zu ddmpfen. Druckschwankungen nehmen mit abnehmender Plattendicke d und mit
steigender laminarer Stromungsgeschwindigkeit v ab. Die Dadmpfung von Oberflichenwellen
aber ist um so stdrker je kleiner v ist, da die Ddmpfung in erster Ndherung eine lineare Funk-
tion der Zeit ist. Deshalb gibt es eine optimale Strémungsgeschwindigkeit fiir eine gegebene
Viskositéit und Plattendicke. Da die Oberflichenwellen in gréfierer Entfernung vom Diisenaus-
gang stirker geddmpt werden, die Oberflichengenauigkeit wegen der Oberflichenspannung aber
mit zunehmenden Abstand von der Diise abnimmt, wird es ebenfalls einen Bereich optimaler
optischer Qualtidt in einem gewissen Abstand vom Diisenaustritt geben.

Um die optische Qualitdt des Fliissigkeitsjets zu untersuchen, wurde der Farbstoffstrahl in
ein Mach-Zehnder Interferometer eingebaut. Als kohirente Lichtquelle diente ein kollimierter
HeNe-Laserstrahl (A = 632.8 nm). Abb. 2.9 zeigt eine exemplarische Aufnahme des resultieren-
den Interferenzmusters bei einer Belichtungszeit von 1/30 s. Die Daten zum Jet sind: EG bei
20°C, p = 11 x 103 hPa, d = 0.26 mm, h = 6 mm, ! = 18 mm und ly = 15 mm. Mit diesen
Parametern erreicht man ein stationdres Interferenzbild. Der Verlauf eines einzelnen Interferenz-
streifens stellt die Kontourline fiir eine konstante optische Dicke dar. Benachbarte Interferenz-
streifen entsprechen einer Dickendnderung um A/(2n). Demnach liegt der geeignetste Bereich
zum Pumpen der Farbstofflésung bei diesen Parametern auf der Achse des Jets und etwa 4 mm
vom Diisenausgang entfernt. In diesem Bereich ergibt das aus Abb. 2.9 abgeleitete Héhenpro-
fil des Jets senkrecht zur Strémungsrichtung einen Kriimmungsradius der transmittierten und
urspriinglich ebenen Wellenfront von etwa 1.1 m, entsprechend einer Brennweite von etwa 0.5
m. Die Oberflichenqualtidt des Jets betrigt demnach iiber drei Pumplichtfokus-Durchmesser
etwa 1/266 Wellenlingen im Licht der Natrium D-Linien. Auflerhalb des Jets kommt das dar-
gestellte Interferenzmuster durch die Verkippung des Referenzstrahls relativ zum Objekstrahl
zustande, die notwendig ist, um die Abblenkung, die der Laserstrahl durch die Keilform der
Farbstoffplatte erfahrt, auszugleichen. Aus dem Abstand der Interferenzstreifen von 0.6 mm in
diesem Bereich ergibt sich ein Keilwinkel von 0.6328 / 600 = 1 mrad. Dieser ist zeitlich stabil
und kann leicht durch geeignete Justage des Resonators ausgeglichen werden.

In Abb. 2.10 ist exemplarisch die gemessene Linienverbreiterung bei passiv stabilisiertem Laser
in Abhingigkeit von der Strémungsgeswindigkeit des Jets fiir Wasser und fiir EG als Farb-
stofflésungsmittel (bei jeweils 20°) fiir jeweils drei verschiedene Jetdicken d dargestellt. Die
Breite und Linge des Diisenkanals betrdgt fiir alle Me8punkte &6 = 6 mm beziehungsweise
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Abbildung 2.10: Effektive Laserlinienbreite in Abhidngigkeit von der Strémungsgeschwindigkeit
des Farbstoffjets.

I = 18 mm. Alle eingezeichneten Meflwerte sind {iber 1 Sekunde gemittelt. Der Pumpleistung lag
immer unterhalb des kritischen Wertes und die Pumpfokusdurchmesser variierten zwischen 15
und 30 pm. Die gleichzeitig interferometrisch gemessenen Dickeschwankungen stimmen gut mit
den nach Gl. (2.35) aus den gemessenen Linienbreiten ermittelten Dickevariationen {iberein. Die
gemessenen Linienbreiten fiir eine gegebene Jet-Dicke durchlaufen wie erwartet ein Minimum.
Groflere Jetdicken haben fiir ein gegebenes Lésungsmittel dabei auch stirkere Dickeschwankun-
gen aur Folge. Mit EG sind wegen seiner gréfieren Viskositdt etwa um den Faktor 3 kleinere
Linienbreiten im Vergleich zu reinem Wasser zu erreichen. Noch giinstiger sind Ergebnisse mit
der Wasser/PVA beziehungsweise A.LO-Ldsung. Hier sind die gemessenen Linienbreiten um
den Faktor 5 kleiner als diejeinigen, die man mit reinem Wasser als Lésungsmittel erhilt. Das
Verhéltnis der thermooptischen Konstanten von verdicktem Wasser zu der von EG nach Tab. 2.3
sollte eine noch groflere Verringerung der effektiven Linienbreiten gegeniiber der Messung er-
warten lassen. Das dies nicht der Fall ist liegt wohl hauptséchlich daran, dafl im Bereich solch
kleiner Linienbreiten nun auch andere Ursachen, die die effektive Resonatorlinge beeinflussen
(wie etwa Vibrationen, Luftstrémungen oder akustische Wellen) bei den Versuchen zum Tragen
kamen.

Néihert man an die Messwerte fiir die Dickeschwankungen bei gegebener Jetdicke einer Losung
eine Parabel, so 1488t sich aus der Lage der Parabelminimas wiederum die optimale Strémungs-
geschwindigkeit, v,,;, in Abhéngigkeit von der Jetdicke ermitteln. Fiir alle der hier betrachteten
Losungsmittel zeigt sich, dal die zur optimalen Geschwindigkeit geh6rende Reynoldszahl bei
einer gegebenen Diisendicke bei einem Wert liegt, der in etwa dem halben Wert der kritischen
Reynoldszahl in Gl. (2.36) entspricht, das heifit

(2.39)

Mit dieser Reynoldszahl ist dann auch die optimale Diisenkanallidnge, l,p;, fiir eine gegebene

Diisendicke bestimmt:
lopt &2 67.50d . (2.40)

Fiir einen gegebenen maximal verfiigbaren Férderdruck am Diiseneingang, Ppqz, liefert Gl. (2.38)



86 KAPITEL 2. DAS LASERLEITSTERN-SYSTEM VON ALFA

die maximal erreichbare laminare Strémungsgeschwindigkeit, vj;m. Zusammen mit Gl. (2.40)
folgt:

Pmaz‘
V540n

Da vy, linear von d und v,,; umgekehrt proportional von d abhéngt, gibt es fiir einen ma-
ximal einstellbaren Strémungsdruck am Diiseneingang eine optimale Plattendicke dop;, die bei
gleichzeitig minimalen Dickeschwankungen die gro8tmogliche Stromungsgeschwindigkeit zulaft.
Gleichsetzen von Gl. (2.41) und Gl. (2.39) liefert:

Qu

(2.41)

Viim R

n(Pa s) ‘
\/p(kg m_g)pm(w (hPa)

dopt (mm) ~ 4.46 x 1073 (2.42)

Zusammen mit Gl. (2.39) folgt daraus die maximal sinvolle Stromungsgeschwindigkeit v,p:
auf der Achse des Jets. Fiir Losungsmittel mit Viskosititen kleiner als etwa 15 x 1072 Pa s
ergeben sich in der Praxis nach obiger Gleichung immer optimale Jetdicken kleiner als 0.20
mm. Um eine Uberkonzentration an Farbstoff zu vermeiden ist in diesem Fall also dopt (mm) ~
—In(1 — A)/15.12. Als optimalen Abstand des aktiven Volumens vom Diisenausgang ergeben
die Interferogramme bei den hochviskosen Lésungen den Bereich 4 - 7 mm.

Nach Gl. (2.33) ist das Verhiltnis des Produkts aus dritter Potenz des Pumpfokusradius und
optimaler Jetgeschwindigkeit zu thermooptischer Konstante eines Farbstoff-Lésungsmittels ein
direktes Maf fiir die kritische Pumpleistung. Das Verhéltnis der Aufenthaltsdauer der Farb-
stoffmolekiile im Pumpfokus mit Radius wy, zu der Lebensdauer des Triplett-Grundzustandes
wrrr ist ein Maf} dafiir, wie stark die Anreicherung der Triplett-Zustidnde mechanisch unter-
driickt wird oder wie effizient die Pumpleistung in Farbstofflaserlicht umgewandelt wird. Diese
Groéflen, normalisiert auf das Quadrat des Pumpfokusradius im aktiven Volumen, kénnen zu
einem Giitefaktor, G oesung, Zusammengefafit werden, mit dem beurteilt werden kann, wie gut
sich die unterschiedlichen Farbstoffilésungen fiir einen Laser eignen, der mit maximaler Aus-
gangsleistung bei gleichzeitg optimaler Mode und Linienbreite betrieben werden soll:

2
vopt PTTT

2.43
ktherm ( )

GLoesung =

Abb. 2.11 zeigt die Abhéingigkeit dieses Giitefaktors von der Temperatur der untersuchten
Losungsmittel bei einem Férderdruck von 11 x 103 hPa am parallelen Diisenkanal mit optima-
ler Diisengeometrie nach Gl. (2.42) und einem angenommenen Pumpfokusradius von 15 ym.
Die zugrundegelegte Temperaturabhéingigkeit des Brechungsindex fiir die angegebenen Ldsun-
gen wurde von mir experimentell aus dem Brewster-Winkel einer temperierten Probe ermittelt.
Die Abhingigkeit der Viskostdten von der Temperatur wurde aus der Literatur entnommen
(Borchers et al. 1969) beziehungsweise aus der kritischen Reynoldszahl ermittelt. Man sieht
in Abb. 2.11, dafl bei Raumtemperatur der ungiinstige Wert der thermooptischen Konstanten
von EG durch seine hohe Viskositdt wieder ausgeglichen wird. Bei 0°C geht der Brechungsin-
dex von Wasser durch ein Maximum. Dieser Pol von dn/dT bleibt auch bei den untersuchten
waflrigen Loésungen erhalten. Um auch bei Temperaturen um den Gefrierpunkt von Wasser mit
den Losungen arbeiten zu kénnen, muf allerdings ein geeignetes Frostschutzmittel dem Farb-
stoffkreislauf zugegeben werden. Ein 10%iger Anteil von EG erlaubt ein Arbeiten bis hinab zu
Fliissigkeitstemperaturen von -5°C. Diese EG-Konzentration erh6ht gleichzeitig die Viskositéit
und damit die optimale Diisendicke und Jetgeschwindigkeit wie sie der Abb. 2.11 zugrundeliegt.
Man sieht, daf8 die Giite von EG bel Losungstemperaturen oberhalb etwa 13°C (5°C) hoher
als die der beiden wéssrigen Losungen (von Wasser) ist, was am Verlauf von dn/dT liegt. Um
bei tieferen Temperaturen den EinfluB} eines von Null verschiedenen Wertes fiir die Tempe-
raturabhingigkeit des Brechungsindex auf den Giiteparameter der Lésungen zu untersuchen,
werden die Lésungen deshalb bei der Temperatur 1.1 °C verglichen. Dieser Wert entspricht
etwa dem Temperaturgradienten, der iiber dem Pumpfokus nach Gl. (2.28) bei einer Pump-
leistung von 25 W und einem Pumpfokusradius von 15 pm fiir die wissrigen LOsungen bei
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Abbildung 2.11: Giiteparameter Groesung der verwendeten Farbstofflésungen in Abhéingigkeit
von der Temperatur bei 11 x10® hPa Férderdruck am parallelen Diisenkanal mit optimierter
Geometrie.

optimaler Jetgeschwindigkeit erwartet wird. Abb. 2.11 zeigt, daf} gegeniiber EG die Giite von
Wasser beziehungsweise der beiden wissrigen Losungen bei dieser Temperatur um den Faktor 6
bezichungsweise 12 gréfler ist, da der geringere Betrag von dn/dT wesentlich héhere kritischere
Pumpleistung erlaubt (im Fall von Wasser dient er allerdings zum Ausgleich der geringeren
mechanischen Triplettunterdriickung).

Am giinstigsten erscheint deshalb der Gebrauch der beiden wissrigen Losungen. Um Nutzen
aus den Vorteilen dieser Lésungen zu ziehen, miissen diese unter etwa 10 °C gekiihlt werden. Al-
lerdings hat sich bei Losungsmitteltemperaturen unterhalb etwa 7°C die Kondenswasserbildung
trotz umfangreicher Isolierung des Farbstoffkreislaufes als sehr stérend erwiesen. Besonders pro-
blematisch in diesem Zusammenhang sind Kondenswassertropfen, die an der Diisenstirnfliche
auftreten. Auch sind die wissrigen Loésungen grundsitzlich dufierst umstindlich in der Handha-
bung. So erfordert das Auflésen von PVA in Wasser ein Umriihreren {iber mehrere Stunden bei
etwa 50 °C. Doch selbst dann ist die unvermeidliche Polymerisation des Verdickers noch stérend
fiir den regulédren Betrieb. Beim Auffangen des Jets aus der A.LO-L&sung bildet sich Schaum.
Die Luftblaschen kénnen {iber den gesamten Farbstoffkreislauf wieder zur Diise gelangen und
dann die Eigenschaften des Lasers vor allem auf kurzen Zeitskalen drastisch verschlechtern.
Auch verstopft die ruhende A.LO Lésung im Verlauf von einigen Tagen den Diisenkanal, so daf§
nach jedem Ausbau der Diise zum Reinigen diese zum Betrieb wieder justiert werden muf}. Fiir
den reguldren Betrieb des ALFA-Lasers wird deshalb die auf EG basierende Farbstofflosung
wegen der unkomplizierten Handhabung bei gleichzeitg sehr guter Leistung verwendet.

2.3.2.2 Der Farbstoff-Pumpstand

Der Originalpumpstand des kommerziellen Farbstofflasers war weder vom Forderdruck, noch
von der Farbstoffvertriglichkeit seiner Materialien, noch von der Einfachheit eines Farbstoff-
wechsels her gesehen fiir die vorliegende Anwendung geeignet.

Beim Aufbau des neuen Pumpstands (vgl. das Schema in Abb. 2.12) wurde darauf geachtet, dafl
alle Komponenten, die mit dem Farbstoff in Beriihrung kommen, aus Materialien bestehen, die
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Abbildung 2.12: Schematische Darstellung des Farbstoftkreislaufs.

keinen Einflufl auf die chemischen und physikalischen Eigenschaften der Farbstofflosung haben.
Die verwendeten Materialien im vorliegenden Fall sind rostfreier Edelstahl, Polypropylen und
Teflon. Ferner wurden alle farbstoffberiihrenden Schweifindhte elektropoliert. Alle Schlduche,
Anschliisse und Kupplungen im Pumpkreislauf sind mit 6 mm freiem Innendurchmesser so
dimensioniert, dafl der Strémungswiderstand und damit der Druckabfall in allen Zuleitungen
moglichst klein gehalten wird.

Zum Umwiélzen des Farbstoffes wird eine Zahnradpumpe verwendet, deren mediumsberiihren-
den Wandteile aus rostfreiem Edelstahl gefertigt sind. Die Zahnrdder und Gleitlager des Pum-
penkopfes bestehen aus chemisch und mechanisch hochbestindigen modifiziertem Polyethe-
retherketon. Die Pumpenwelle wird iiber eine permanentmagnetische Kupplung von einem Elek-
tromotor angetrieben. Diese Kopplung vermeidet die Ubertragung von Schwingungen durch den
Motor auf die geférderte Farbstofflésung und erleichtert den Ausbau beziehungsweise Austausch
des Pumpenkopfes. Die Elektro-Zahnradpumpe ist selbst nochmals geddmpft auf einer von al-
len anderen Komponeneten getrennten Grundplatte aufgestellt. Der Elektromotor arbeitet bei
einer Drehzahl von 4000 min~!, was einem Férderstrom von 2.6 1 min~! bei einem Férder-
druck von 10 x 103 hPa entspricht. Uber einem Férderdruck von etwa 10 x 10° hPa nimmt
die Lebensdauer der Zahnrider deutlich ab. Bei einem Férderdruck von 12 x10% hPa betriigt
die Lebensdauer etwa 1000 Stunden. Dies stellt fiir den reguldren Betrieb einen akzeptablen
Wert dar. Mit den Leitungsverlusten einschlieBlich dem Druckabfall im Ubergangsbereich zum
Diisenkanal stehen somit an der Diise 11 x 103 hPa fiir den reguliren Betrieb zur Verfiigung.
Um die durch die Zahnradpumpe erzeugten Druckschwankungen, die bei niedrigen Frequen-
zen die héchsten Amplituden aufweisen, zu ddmpfen, wird die Lésung nach der Pumpe durch
einen elastischen aber dennoch hochdruckbestdndigen Polypropylenschlauch von 30 cm Léinge
gefiihrt. Die auf die Schlauchwinde iibertragenen Schwingungen werden von Bleigranulat, in
das der Polypropylenschlauch mit Silikonkautschuk eingebettet ist, aufgenommen. Durch diese
MafBnahme betragen die gemessenen Druckschwankungen (1 - 100 Hz) beim reguldren Forder-
druck fiir Wasser etwa 90 hPa und im Fall von EG beziehungsweise der verdickten wéssrigen
Losungen etwa 8 hPa. Dies entspricht einer Linienverbreiterung von etwa 3 beziehungsweise
0.3 MHz, die aus interferometrisch gemessenen Dickeschwankungen ermittelt wurde.

Von der Pumpe passiert die Farbstoffilésung nach dem Dadmpfungsglied einen wassergekiihlten
Gegenstromkiihler und wird anschlieBend mittels eines Glasfaserfilters von Verunreinigungen
mit Partikelquerschnitten grofler 10 pym gereinigt. Vom Filter fithrt eine Zuleitung {iber ein
ferngesteuertes Absperrventil zur Diise. Eine weiterer Ausgang des Filtergehduses fiihrt {iber
ein einstellbares Uberstromventil zuriick zu einem Reservoir mit 1.5 | Fassungsvermagen fiir die
Farbstofflosung. Diese Leitung dient zum einem zur Druckeinstellung und Druckbegrenzung.
Zum anderen erlaubt die Anordnung des Bypass-Ausgangs oberhalb des Filtergehduses, dafl
Luftblasen in das Reservoir entweichen kénnen. Zum bequemen Austausch der Farbstofflsung
dienen zwei Ablaflhihne am Reservoir und am Filtergehiuse.
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Das Absperrventil zur Diise sorgt bei abgeschalteter Pumpe im geschlossenen Zustand dafiir,
dafl die Diise immer mit Farbstofflésung gefiillt ist. Ansonsten wiirde es beim Einschalten der
Pumpe zu unkontrollierten Farbstoffspritzern aufgrund der eingeschlossenen Luft kommen und
angetrocknete Farbstoffreste im Diisenkanal wiirden die Oberflichenqualitit des Farbstoff-Jets
mindern. Wegen des hohen Anfahrstroms kann die Zahnradpumpe nicht an die unterbrechungs-
freie Stromversorgung auf Calar Alto angeschlossen werden. Bei jedem Stromausfall wihrend
des Laserbetriebes wird deshalb das Absperrventil automatisch geschlossen, um beim erneuten
Anfahren der Pumpe die oben geschilderten Gefahren zu vermeiden.

Der Schlauch, der den freien Farbstoffstrahl horizontal auffangt, ist in einer solchen Entfernung
vom Diisenausgang angebracht (ca. 90 mm), daf die schwache Sogwirkung, die die Fliissigkeit
kurz vor dem Auftreffen auf die Wand des Auffangschlauches erfihrt, zu keiner Kriimmung der
Farbstoffplatte im Bereich des Pumpstrahls fiihrt. Der Auftreffwinkel im Auffangschlauch ist so
eingestellt (ca. 15°), daf} es zu keiner sichtbaren Turbulenz und Blischenbildung in der zum Re-
servoir abflieBenden Fliissigkeit kommt. Damit wird auch gewéhrleistet, dafl sich keine Stoflwel-
len riickwérts in Richtung der Diise auf dem Farbstoffstrahl ausbilden. Da das Farbstoffreservoir
hermetisch dicht geschlossen werden kann, erzeugt die Luft, die bei hohen Stromungsgeschwin-
digkeiten iiber den Auffangschlauch in das Reservoir transportiert wird, eine leichten Uberdruck
im Reservoir, womit eine weitere Luftzufuhr unterbunden und die Gefahr der Blidschenbildung
im Farbstoffkreislauf verringert wird.

2.3.3 Die Optimierung der Ausgangsleistung

Da die die kritische Pumpleistung linear und die Schwellenpumpleistung quadratisch vom
Pumpfokusradius w, abhéngt, existiert fiir ein gegebenes Verhéltnis von Farbstoff- zu Pum-
plaserstrahlquerschnitt im Farbstoff eine maximale kritische Pumpleistung, die die grofite Aus-
gangsleistung liefert. Fiir gegebene Eigenschaften des Farbstoffstrahls und einer gegebenen ma-
ximal verfiigbaren Pumpleistung P, l4st sich somit im Hinblick auf eine optimale Ausgangslei-
stung (das heiflt maximal bei gleichzeitig stabiler TEMgo-Mode und Linienbreite) ein minimales
(wp)opt und maximales (op; finden, so da (Pp)grst > Pp. Mit diesen optimalen Parametern kann
die optimale Resonator-Auskoppelung, ¢,,:, aus § P;/6t = 0 bestimmt werden. Differentiation
von Gl. (2.25) liefert:

1 -V { 2A(0’d — kSTQDTTTO'T)K((}S)(Pp/Sp)
v [20p(

1/2
U+ ksrorrr)K(8)(Fp/Sp) + (hc/Ad)(1/T)]V(1+com)} N 1] - (2.44)

Die maximale Kleinsignalverstirkung bei optimaler Auskoppelung ist dann gegeben durch:

2
(Yod)opt =V <t‘$t + 1) . (2.45)

Daraus resultiert die maximale Ausgangsleistung zu:

2

topt
(Pd)maz = SdIs v (246)

mit der Sattigungsintensitit

7 2o [op(1+ksTormr)(Fy/Sp)(A/Nopd) + (he/Ap)(1/psTs)
s >\d o4

(2.47)

Die Grofie S, = nRhGGa'rw; in obigen Gleichungen bestimmt sich aus der Resonatorgeometrie
analog Gl. (2.3). Der Resonator des Pumplasers ist hemisphérisch aufgebaut mit einem planen
Resonatorspiegel und einem plankonkaven Auskoppelspiege (AK) im gegenseitigen Abstand
von Lr = 2060 mm. Der Kriimmungsradius des Auskopplers ist so gewahlt, daf3 die scheinbare
Strahltaille des Resonators im Abstand I = 520 mm hinter dem planen Resonatorspiegel liegt.
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Zusammen mit dem Abstand zwischen Auskoppler und dem Pumpspiegel P1,!4xp1 = 400 mm,
folgt somit:

nAp,Rp?
Lr+lr +laxkp1 —2Rp1)’
mit Rpy als dem Kriimmungsradius von P1.
Da die Ausgangsleistung umgekehrt proportional zu den Resonatorverlusten ist, miissen die ein-
zelnen Beitrdge zu den Verlusten moglichst genau abgeschitzt werden, damit das Modell fiir die
Ausgangsleistung verlafiliche Werte liefern kann, und damit klar wird, wo Potential fiir mogliche
Verbesserungen zu finden ist. Die Verluste im Resonator setzten sich wie folgt zusammen: Der
unter dem Brewster-Winkel stehende Farbstoffstrahl verursacht 2 x 0.02 %. Die Streuung an
den vier dielektrisch beschichteten Spiegeln trigt mit jeweils 0.10 % bei. Der Beitrag der beiden
BK-7 Brewster-Rhomben ist insgesamt 2 x 0.04 %. Die Brewster-Verluste an den beiden Kom-
ponenten der optischen Diode betragen insgesamt 4 x 0.02 %. Hinzukommen 0.20 % Absorption
im Faraday-Glas (SF2). Durch die Modenbegrenzende Blende mit 3 mm Durchmesser vor M3
verliert man 0.10 % wegen Beugung (vgl. Kap. 2.5.2). Zur Anderung der Resonatorlinge dreht
sich die Glasplatte BP3 bis zu +2° vom Brewster-Winkel weg, was maximal 0.4 % Reflexions-
verluste verursacht. Das aus drei Platten bestehende doppelbrechende Filter trigt 6 x 0.02 %
bei. Streuung an den vergiiteten Oberflichen der beiden Etalons verursacht 4 x 0.10 %. Damit
die beiden Etalons in Transmission als Frequenzfilter arbeiten, miissen sie verkippt werden. Der
daraus resultierende sogenannte Walk-Off-Verlust wegen der unvollstindigen Uberlagerung der
interferierenden Strahlen wichst quadratisch mit dem Kippwinkel und der Dicke des Etalons
(Leeb 1975). In der Praxis ist eine Verkippung von 3 mrad ausreichend um Oszillationen der
Reflexionen zu vermeiden. Fiir das dicke Etalon bedeutet dies einen Verlust von 0.70 %. Die
Addition simtlicher Beitréige liefert einen Verlust von V & 2.52%.
Mit dem oben dargestellten Modell zur Ausgangsleistung wurden von mir fiir ein gegebenes
Losungsmittel bei optimalen Farbstoff-Diisenparametern sowie festen Resonatorverlusten (aus-
schlieBlich Auskopplung) die fiir eine maximale Einmoden-Ausgangsleistung optimalen Werte
von (, w, und # in Abhéangigkeit von der Pumpleistung und mit dem Verlustfaktors W fiir
nichtkollinearem Pumpen als freier Paramter numerisch in einer Iteration aus den Losungen
der Gleichungen §P;/6¢ = 0 und §P;/é6t = 0 unter der Randbedingung P, = (Pp)krit er-
mittelt. Der Verlustfaktor V' ist mit beriicksichtigt, da sich aus dem Pumpfokus-Durchmesser
beziehungsweise der Brennweite von P1 zusammen mit den geometrischen Randbedingungen,
die der Resonatoraufbau setzt (gefordert sind keine stérenden Beugungseffekte am Oberand
von P1 bezichungsweise am Unterand von M1), der minimale Winkel zwischen Pump- und
Farbstofflaserstrahl automatisch festgelgt ist. Der Parameter z in Gl. (2.33) fiir die kritische
Pumpleistung ist ein Maf} fiir die Deformation der tatsfchlichen Lasermode am Ausgang im
Vergleich zur gewiinschten TEMgg-Intensitidtsverteilung.
Als Ma8 fiir die Deformation kann im vorliegenden Fall der sogenannte M?2-Giitefaktor die-
nen (Siegman 1986). Fiir zentralsymmetrische Strahlen ist er definiert als das Verhéltnis des
Rayleigh-Bereichs (s. Kap. 2.5.2.1) eines ideal gauBférmigen Strahls zum Rayleigh-Bereich des
tatsdchlichen Strahls mit gleicher Strahltaille, oder:

2
TWq

M?2=""0 2.49
o (2.49)

S~ (2.48)

mit wg als dem gemessenen Radius der Strahltaille und 2zp als der gemessenen Rayleigh-
Reichweite. Bei einem beugungsbegrenzten Strahl ist M? = 1. Wie die im ersten Kapitel
durchgefiihrte Leistungsanalyse zeigt, ist ein Laserstrahl mit M? bis maximal etwa 1.30 noch
akzeptabel. Die experimentelle Bestimmumg der Laserstrahlparamter fiir hohe Pumpleistungen
(s. unten) zeigt, daf bei einer frischen Farbstofflésung fiir einen 1.1-fach beugungsbegrenzten
Laserstrahl die kritische Pumpleistung nach Gl. 2.33 mit z = 1.09 gegegen ist. Mit zunehmen-
den Alter der Farbstoffldsung verschlechtert sich M?2. Fiir den reguliren Betrieb des ALFA
Lasers wird ein Leistungsabfall von etwa 15 % akzeptiert, bevor die Farbstoflésung erneuert
wird. Dies ist etwa alle 1500 Wh (integrierte Pumpleistung) der Fall. Ab diesem Zeitpunkt hat
sich M? auf etwa 1.2 erhsht.
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In Abb. 2.13 ist das optimale ¢ und w, fiir Rh6G in EG bei 20°C fiir verschiedene Farbstoff-
konzentrationen in Abhingigkeit von der Pumpleistung aufgetragen. Es ist eine eine Normal-
atmosphéire angenommen. Die Pumpleistung ist sowohl integriert tiber alle relevanten Argon-
Tonenlaserlinien sowie als korrespondierende Leistung in der stirksten Linie bei 514.5 nm an-
gegeben. Als Resonatorverlust ohne Auskopplung wurde V = 2.5% verwendet. Der Abb. 2.13
zugrundegelegte minimal erreichbare Winkel zwischen Pump und Farbstofflaserstrahl variiert
zwischen 8 und 4 Grad. Als Férderdruck wurde der fiir den reguliren Betrieb des ALFA-Lasers
giiltige Wert von p = 11 x 102 hPa verwendet. Die daraus resultierenden und fiir Abb. 2.13 ver-
wendeten optimalen Diisenparameter sind nach Kap. 2.3.2.1: dop; = 0.26 mm, l,p; = 18 mm und
Vopt = 25.8 m s~ 1. Wie erwartet erfordert das Unterdriicken von thermischen Linseneffekten
mit zunehmender Pumpleistung gréf8ere Pumpfoki. Abb. 2.13 zeigt desweiteren die theoretisch
optimale Transmission des Auskoppelspiegels. Eingetragen sind ebenfalls die optimalen Trans-
missionswerte aus Experimenten, auf die im folgenden ndher eingegangen wird.

2.3.3.1 Uberpriifung der Modellvorhersage

In Abb. 2.14 ist die maximale vorhergesagte Ausgangsleistung und die Steigung der Effizienz
zusammen mit experimentell ermittelten Daten fiir das im vorangegangenen Abschnitt beschrie-
bene System unter einer Normalatmosphére dargestellt.

Um die Giiltigkeit der Modellvorhersagen zu iiberpriifen mufite der Farbstofflaser in unter-
schiedliche Konfigurationen gebracht werden, was fiir diejenige experimentelle Anordnung, in
der der Laser tatsichlich fiir ALFA genutzt wird, nun naher ausgefiihrt werden soll. Fiir den
ALFA Farbstofflaser stehen reguldr 25 W integrale Pumpleistung zur Verfiigung. Wegen der
fiir den Pilotlaser notwendigen ausgekoppelten Leistung bedeutet dies, dafl der Pumplaser mit
etwa 27 W Ausgangsleistung betrieben werden muf}. Bei einem Rohrenstrom von 60 A sind
maximal 30 W integrale Ausgangsleistung moglich. Der Pumplaser wird mit einem geringerem
Rohrenstrom als dem maximal moéglichen betrieben, so dafl auch mit zunehmenden Alter der
Laserréhre eine konstante Pumpleistung trotz Verschleiflerscheinungen an den Elektroden auf-
recht erhalten werden kann. Bei einer integralen Pumpleistung von 256 W maximiert (,,; = 2.6
und (wp)opt = 21 pm die Ausgangsleistung des Farbstofflasers ohne daf§ thermische Effekte im
Farbstoffjet die Modenqualitét storen, eine optimale Jet-Geometrie vorausgesetzt. Um mit han-
delsiiblichen Kriimmungsradien fiir optische Oberflichen dieses (wp)op: zu erreichen, wurde nach
Gl. (2.48) lsx p1 = 400 mm gewihlt, so dafl ein Pumpspiegelradius Rp; = 150 mm erforderlich
ist. Bei diesen Parametern ist ein minimaler Winkel zwischen Pump- und Farbstofflaserstrahl
von f,p: = 3° moglich. Dieser Winkel entspricht nach Gl. (2.24) einem Verlust von 8 % in der
Ausgangsleistung gegeniiber dem Fall des exakt kollinearen Pumpens. Gegeniiber dem entspre-
chenden Winkel von 6° im Originallaser bedeutet dies eine Steigerung der Ausgangsleistung um
den Faktor 1.2, was auch experimentell bestéitigt werden konnte.

Fiir den regulér betriebenen ALFA-Laser bedeutet (,,; = 2.6 dafl (wd)opt = 34 pum betra-
gen mufB. Dies erfordert nach Gl. (2.3) Rys &~ 150 mm und natiirlich Ryr1 = Rars. Obiger
Néiherungswert ist hier erlaubt, da im praktischen Betrieb das optimale Anpassen der Far-
stofflasermode im Jet an die Pumplichtmode immer auch durch Variation des Abstandes M1
— Jet erfolgen kann und muf. Dies ist eine natiirliche Folge der begrenzten Genauigkeit, mit
der die Vielzahl der Resonatorelemente grundsétzlich zueinander justiert werden konnen. Zur
Kompensation des Astigmatismus ist nach Gl. (2.2) im, den Jet enthaltenen Resonatorarm ein
Faltwinkel 20 = 3.5° erforderlich. Um aus praktischen Griinden wieder eine &hnliche Resona-
torlinge zu erreichen wurde M5 versetzt und der Astigmatismus von M1 und M5 durch ein
neues Brewster-Element zwischen M4 und M5 ausgeglichen.

Wie sich in Abb. 2.13 zeigt, ist fiir niedrige Farbstoffkonzentrationen die Ubereinstimmung der
Modellvorhersagen mit der gemessenen Ausgangsleistung sehr gut und es ist bei den hochsten
verfiigbaren Pumpleistungen in den Daten keine Tendenz festzustellen, die darauf hindeutet,
dafl thermische Effekte die Ausgangsleistung limitieren. Bei hohen Farbstoffkonzentrationen ist
allerdings eine niedrigere Ausgangsleistung als vorhergesagt zu beobachten und die Meflwerte
streuen auch stdrker um das allgemein niedrigere Niveau. Beides hingt offensichtlich mit der
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Abbildung 2.13: Optimales { und w, fiir V. = 2.5% in Abhingigkeit von der Pumpleistung
fiir verschiedene Konzentrationen von Rh6G in EG bei 20°C, mit optimiertem Farbstoffjet
und minimal méglichem Winkel zwischen Pump- und Farbstofflaserstrahl. Eingezeichnet sind
ebenfalls gemessene optimale Auskopplungen.
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Abbildung 2.14: Vorhergesagte maximale Finmoden-Ausgangsleistung P; und Effizienz n, des
optimierten Lasers bei 589 nm fiir Rh6G in EG bei 20°C, 11 x10% hPa Férderdruck an der
optimierten Farbstoffdiise und V = 2.5 % im Vergleich zu experimentellen Leistungsdaten.

bei hohen Konzentrationen einsetzenden Dimerbildung der Farbstoffmolekiile zusammen, die
die Effizienz des Lasers herabsetzt. Die kritische Konzentration liegt bei ungefihr 1.2 x 1073
Mol 11, Dieser Wert wird fiir den reguliren Betrieb des ALFA-Lasers eingestellt. Damit erreicht
man 4.8 W Einmoden-Ausgangsleistung und eine Effizienz von 5y = 37 % mit n; = 42 % bei
15 W integraler Pumpleistung um 514 nm.

Eine weitere Bestitigung fiir die Giiltigkeit des oben vorgestellten Farbstofflasermodells sind die
experimentell ermittelten optimalen Werte fiir die Resonator- Auskopplung. Fiir das Experiment
wurde die Auskopplung variiert indem ein Paar unvergiiteter BK7-Fenster nahe dem Brewster-
Winkel im Resonator verkippt wurde. Das Paar war so angeordnet, dafy der Strahlversatz des
einen Glases durch den des anderen wieder ausgeglichen wurde. Der Verstellmechanismus er-
laubte die gleichzeitige entgegengesetzte Verkippung beider Fenster mit einer Auflésung im
Bogensekundenbereich. Die eingetragenen Mefiwerte sind auf die etwas hoheren Verluste mit
den beiden Fenstern korrigiert und stimmen gut mit der Vorhersage tiberein.

Mit den Farbstoffilésungen auf Wasser-Basis, gekiihlt auf 5°C, lassen sich wegen der héheren kri-
tischen Pumpleistung mit dem vorliegenden System um etwa 25% hohere Effizienzen erreichen
als mit der reguldren EG-Lésung.

Tab. 2.4 fafit nochmals alle optimierten Parameter des ALFA-Lasers im reguliren Betrieb zu-
sammen. Die in den M?2-Faktor eingehenden Strahlparameter wurden bestimmt, indem der
Strahlradius w(z) in zwei unterschiedlichen Entfernungen vom Laserausgang im gegenseitigen
Abstand von Az ermittelt wurde. Der Radius der Resonatormode ist dann wo = (Aq/7)Az/Aw(z).
Um den Strahlradius bei einem bestimmten Abstand z vom Laserausgang zu ermitteln, wurde
die Intensitit hinter einer Rasierklinge bei verschiedenen Abstdnden orthogonal zum Strahl
gemessen. Der radiale Abstand, zwischen dem die gemessenen Intensititen von 84 % auf 16 %
der maximalen Intensitit abgefallen ist, enstpricht dann genau w(z) (eine gauBiférmige Inten-
sitdtsverteilung vorausgesetzt, die durch zusdtzliche Messungen bei verschiedenen Positions-
winkeln bestétigt werden konnte). Mittlerweile steht fiir obige Messungen eine CCD-Kamera
zur Verfligung, aus deren Bildern insbesondere Abweichungen vom zentralsymmetrsichen Inten-
sitatsprofil sehr viel schneller und einfacher bestimmt werden kénnen. Mit Hilfe dieses Gerates
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Aktives Medium

d 0.26 mm
l 18 mm
b 6 mm
v 26 m s~ !
crreg | 1.2 x 1073 Mol 171
Anregung
wp 21 pm
Rp1 150 mm
¢ 5°
Resonator
wy 34 pm
Ry 150 mm
Rurs 150 mm
Rus 125 mm
tamra 0.11
wy 0.8 mm
04 0.7 mrad
M? 1.1-1.3
0'7-2 +5 prad
AP, 3%/ 12h
0Py 1% S-S

Tabelle 2.4: Optimierte Einmoden-Farbstofflaserparameter bei Ay = 589 nm fiir Rh6G in EG
bei 20°C, 11 x10% hPa Férderdruck an der optimierten Farbstoffdiise und 15 W integrale
Pumpleistung um 514 nm. Der Strahlradius wy (1/e?-Intensitétspunkte) ist bei M4 gemessen
und 84 ist der entsprechende halbe Divergenzwinkel. 0']-2 ist der Strahljitter, A P; die Langzeit-
Leistungsstabilitit und § P; das optische Rauschen gemessen mit 10 Hz - 100 kHz. Die entpre-
chenden Werte fiir den Pumplaser sind (O'j2)p =+ 2prad, AP,=05%/12hundéP, =04 %
S-S.

wird auch die Justage des Lasers hin zu einer maximalen Leistungsdichte im Strahl erleichtert.
Abb. 2.15 gibt ein Beispiel fiir die gemessene Strahlqualitit des optimierten Lasers mit ei-
ner 600 Watt-Stunden alten Farbstoffldsung (4.8 W Ausgangsleistung bei 589 nm bei 15 W
integraler Pumpleistung um 514 nm). Aus der als Funktion des Strahlradius aufgetragenen
eingeschlossenen Leistung (an zwei Punkten entlang des Strahls) ergibt sich fiir den Farbstoff-
laser ein M? & 1.15. Zum Vergleich ist die gemessene radial eingeschlossene Lichtleistung eines
leistungsstabilisierten Einzelmoden-HeNe-Lasers eingetragen, der ein M? & 1.05 bei 2 mW
Ausgangsleistung aufweist.

2.3.3.2 Farbstoff-Additive

Wie in Kap. 2.3.1 erwdhnt, besteht eine Méglichkeit die Anreicherung der Triplett-Zustéinde
zu unterdriicken darin, geeignete chemische Zusitze der Farbstofflésung beizumischen. Durch
StoBabregung mit den Additiv-Molekiilen kann die Ubergangsrate vom Triplett-Grundzustand
in den Singlett-Grundzustand erhdht werden. Neben molekularem Sauerstoff ist Cyclooktate-
traen (COT) ein bekanntes Additiv fiir polare Farbstoffe (Snaveley 1977). Die Effizienz beider
Zusdtze wurde am vorliegenden System untersucht.

Zum einem wurde durch das dicht verschlie8bare Farbstoffreservoir Sauerstoff geleitet. Es zeigte
sich im Labor in Garching, dafl die Ausgangsleistung mit steigendem Sauerstoffpartialdruck in
der Losung nicht wéchst. Dies war zu erwarten, da O nicht nur das effektive 7 erniedrigt, son-
dern wie bereits erwihnt auch die Fluoreszenzrate des S; — S Ubergangs verringert. Dadurch
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Abbildung 2.15: Gemessene Strahlqualitit (radial gemittelt) des optimierten Farbstofflasers
(durchgezogene Linie) mit einer 600 Watt-Stunden alten Rh6G-Lésung bei 4.8 W Einzelmoden-
Ausgangsleistung bei 589 nm gepumpt mit integralen 15 W um 514 nm. Zum Vergleich ist
gestrichelt die radial eingeschlossene Lichtleistung eines stabilisierten 2 mW HeNe-Lasers ein-
gezeichnet. Der Farbstofflaser weist einen Strahl-Astigmatismus von maximal 9 % auf.

sittigt der positive Effekt auf die Effizienzsteigerung schon bei einem Sauerstoff-Partialdruck
von ctwa 0.2 x 103 hPa, was der normalen Atmosphire auf Meeresniveau entspricht. Um auf
Calar Alto (Hohe 2200 m iiber N.N.) allerdings das gleiche Leistungsniveau wie im Labor in
Garching zu erreichen, miisste die Farbstofflosung zusétzlich mit Sauerstoff angereichert werden.
Brauchbarer als Oj erwies sich allerdings COT, das durch Triplet-Triplet Wechselwirkung
7r verkiirzt. In der fiir den ALFA-Betrieb reguliren EG -L&sung steigert die Zugabe von
1.2 x 10~ Mol 17! COT die Ausgangsleistung um maximal 12 %. Dieser im Vergleich zu von
anderen erfahrenen Leistungssteigerungen (Pippert 1996) verhiltnismiBig kleine Wert erkldrt
sich aus der Optimierung der Strémungsgeschwindigkeit des Farbstoffstrahls im vorliegenden
System, die die Anreicherung der Triplett-Zustinde der Farbstoffmolekiile im gepumpten Be-
reich bereits sehr effizient unterdriickt. Und zwar um ein Vielfaches effektiver als COT, wie
vergleichende Messungen bei niedrigeren Strémungsgeschwindigkeiten zeigten. COT zersetzt
sich unter Sauerstoffeinflufl, mufl aber nicht hiufiger als der eigentliche Farbstoff ausgetauscht
werden. Trotzdem COT von allen Bestandteilen der Farbstofflésung der mit Abstand teuertste
ist und sehr unangenehm riecht, lohnt sich sein Einsatz auch deshalb, weil seine Zugbabe die
Lebensdauer der Farbstoflosung um etwa 35 % erhéht. Ein Einflufl von COT auf die effektive
Laserlinienbreite konnte beim vorliegenden Laser nicht mit Sicherheit nachgewiesen werden.

2.3.3.3 Maéglichkeiten zur weiteren Leistungssteigerung

Zum Schlufl dieses Kapitels soll noch auf die Frage eingegengen werden, wie die Ausgangslei-
stung des ALFA-Farbstofflasers in der Zukunft noch weiter gesteigert werden kann:

e Bei Beginn des ALFA-Projektes waren die einzig in Frage kommenden Pumplaser Tonen-
laser. Mittlerweile sind auf Markt diodenlasergepumpte, frequenzverdoppelte Nd:YAG
Laser erhéltlich, die sowohl von der Ausgangsleistung als auch von der Strahlqualitit
her gesehen gleichwertig zu lonen-Lasern sind, dabei aber um den Faktor 10 effizienter
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arbeiten. Da diese Laser bei der Wellenldnge von 532 nm arbeiten, bei der das Absorp-
tionsspektrum von Rh6G sein Maximum hat, sind mit einem solchem Laser auch héhere
Ausgangsleistungen zu erwarten: Analoge Rechnungen zu oben fiir 15 W Pumpleistung
bei 532 nm ergeben eine theoretische maximale Einmoden-Ausgangsleistung von 7.8 W
bei 589 nm.

Exakt kollineares Pumpen sollte die Ausgangsleistung um etwa 8 % gegeniiber dem vor-
liegenden System steigern. Die Herstellung der dichroitischen Beschichtung fiir die be-
trachteten Leistungsdichten ist allderdings sehr aufwendig.

Wiirde man das dicke Etalon zwischen zwei A/4-Platten einbauen, kénnte es auch bei
senkrechtem Lichteinfall als Frequenzfilter in Transmission arbeiten (Hanna et al. 1983).
Diese Konfiguration wiirde dann nur etwa 0.4 % Verlust im Resonator verursachen.

Die Glasplatte, mit deren Verkippung die Resonatorldnge kontrolliert wird, kénnte durch
einen Resontorspiegel auf einem Piezo-Verschiebelelement ersetzt werden. Moderne Piezo-
Translatoren, ausgeriistet mit kapazitativen Sensoren fiir eine hohe Linearitit und Repro-
duzierbarkeit, erreichen Verstellwege bis zu 100 pm, was einer Frequenzidnderung von 30
GHz enstpricht. Durch diese Mailnahme kénnten die Verluste um weitere 0.4 % verkleinert
werden.

Wenn von Grund auf eine vollstindig neue Resontormechanik geplant wire, wiirde man
vorteilhafter eine symmetrische Doppel-Z-Anordnung der Resonatorspiegel realisieren.
Dadurch kénnte die Glasplatte zwischen M1 und M5 eingespart werden und der La-
serresonator wire analytisch einfacher zu beschreiben.

Der bei Festkdrperlasern hiufig realisierte aplanare Resonatoraufbau wiirde eine Pola-
riationsverdrehung bei jedem Umlauf bewirken (Kane et al. 1985). Dadurch kénnte der
Rotator der optischen Diode eingespart werden.

Eine noch dazu kiirzere Resonatorlinge wiirde wegen des grofleren Modenabstandes die
Modenselektion erleichtern, womit bei einem stabilen Aufbau auf das diinne Etalon ver-
zichtet werden konnte, welches ja nur dazu dient, groBe Modenspriinge zu unterbinden.

Mit einer gezielt astigmatischen Resonatormode im aktiven Medium konnte man die Auf-
enthaltsdauer der Farbstoffmolekiile im Pumplichtstrahl weiter reduzieren, indem man die
kurze Achse der Mode in Jet-Richtung legt. Dieser Astigmatismus miifite dann natiirlich
durch einen entgegengesetzten Astigmatismus eines anderen Resonatorelements wieder
ausgeglichen werden.

Die Ausgangsleistung kann auch gesteigert werden, indem man mehrere optimierte und
einzeln gepumpte Farbstoff-Jets in den Resonator einbaut. In Abb. 2.16 ist ein Ringreso-
natorschema mit zwei separat gepumten Farbstoff-Jets gezeigt, bei dem gleichzeitig einige
der oben genannten Punkte beriicksichtigt sind.

R:M an s

Abbildung 2.16: Schema eines optimierten Doppel-Jet-Ringresonators fiir eine Verdoppelung
der Ausgangsleistung.
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e Verfiigt man tiber ausreichend Pumpleistung kann man die Produktion des hauptséichli-
chen Teils der gesamten Ausgangsleistung auch einem externen CW-Laserverstérker tiber-
tragen. Der hier beschriebene Laser wiirde in einer solchen Konfiguration die Rolle des so-
genannten Master Oszillators ibernehemen, der die Frequenz und die Modenqualitét fest-
legt. Stimmt man die Linge des externen Verstirkerresonators auf die Frequenz des Master
Ostzillators ab, wird oberhalb einer gewissen Intensitdtsschwelle das verstirkte Licht ge-
nau die Frequenz des Master-Oszillators annehmen (sogenanntes Injection Locking). Um
Verluste zu minimieren wiirde man den externen Verstirker als Ringresonator ausfiihren,
der nur das aktive Medium (einen oder mehrere griin gepumpte Farstoff-Jets) enthéilt. Die
Schwelle fiir das Injection Locking mit Rh6G liegt in der Groflenordnung von einigen hun-
dert mW (von Moers et al. 1986). Dariiber lduft die Verstirkerleistung in die Sittigung.
Verteilt man die hier vorhandene 15 W dquivalente Pumpleistung bei 514 nm zu etwa 10 %
auf den Master-Oszillator und den Rest auf das aktive Medium im externen Verstirker
(gleicher Jet wie im Master-Oszillator) sollte eine gesamte Einmoden-Ausgangsleistung
um 7 W bei 589 nm resultieren. Bei noch héheren Pumpleistungen wiirde man die Laser-
frequenz zweckmissigerweise extern frequenzmodulieren, um den negativen Einflu} von
nichtlinearen Effekten bei der Anregung der Natrium-Atome zu minimieren. Eine effekti-
ve Linienbreite um 500 MHz hitte giinstige Auswirkungen auf die Effizienz des optischen
Pumpens (s. Kap. 1.3.2).

2.4 Die Frequenzstabilisierung

2.4.1 Ubersicht

Fiir den sinnvollen Einsatz des hier realisierten LLS-Systems im regulidren Beobachtungsbe-
trieb ist es erforderlich, den Farbstofflaser auf das Maximum des mesosphérischen Natrium
Ds-Linienprofils abzustimmen und die Laserfrequenz auf langen Zeitskalen, das heifit minde-
stens fiir die Dauer einer astronomischen Beobachtungsnacht, zu stabilisieren, Dazu wird die
Technik der Doppler-freien Sdttigungsspektroskopie (Hansch et al. 1971) in einer von mir fiir die
vorliegende Anwendung optimierten Form eingesetzt. Diese erlaubt es, den Laser mittels eines
praktisch rauschfreien frequenzdiskriminierenden Signals aus einer Atomdampf-Zelle auf den
F =2 & F = 3 Ubergang der Natrium Ds-Linie zu regeln, mit einer resultierenden effektiven
Linienbreite von minimal 0.5 MHz Standardabweichung.

Das Konzept bedient sich wie iiblich zweier vom Haupstrahl ausgekoppelter Laserstrahlen,
niimlich einen den Ubergang sittigenden Pumpstrahl, und einen schwiicheren Probenstrahl, die
entgegengesetzt durch eine Natriumdampf-Zelle gefiihrt werden (s. Abb. 2.19). Der Pumpstrahl
sittigt die Atome einer Geschwindigkeitsgruppe, das heifit er brennt ein ,,Loch® in die Ge-
schwindigkeitsverteilung der anregbaren Atome um die entsprechende Resonanzgeschwindig-
keit. Ist die Laserfrequenz ungleich der Frequenz eines Hyperfeiniiberganges wechselwirkt der
Probenstrahl mit den Atomen aus der entgegengesetzten Geschwindigkeitsgruppe. Die Inten-
sitdt des transmittierten Probenstrahls bleibt in diesem Fall also unbeeinfluit von der Wirkung
des Pumpstrahls. Ist die Frequenz des Lasers gleich derjenigen eines Hyperfeiniibergangs, wech-
selwirkt der Proben- und der Pumpstrahl mit Atomen aus der gleichen Geschwindigkeitsgruppe,
ndmlich denjenigen mit verschwindendenem Geschwindigkeitbeitrag entlang beider Strahlrich-
tungen. Die gemessene Probenstrahl-Intensitit weicht dann vom Lambert-Beerschen Absorpti-
onsgestz ab: Die Abschwichung des Probenstrahls durch die Zelle wird bei der entsprechenden
Resonanzfrequenz verringert. Diese scharfe Einsenkung im Absorptionsspektrum des Proben-
strahls kann als absolute Frequenzmarke dienen.

Die Natrium-Dampfzelle des ALFA-Lasers ist aus Conflat-Flanschbauteilen der Nennweite 16
aufgebaut, und besitzt eine T-férmige Form. Jeder der drei Schenkel um das zentrale T-Stiick
ist mit einem gegen Natriumdampf widerstandsfihigen Schauglas aus Pyrex abgeschlossen. Die
beiden gegeniiberliegenden Glasfenster definieren die Achse auf der das Laserlicht in die Zelle
tritt. Ihr Abstand betrdgt minimal 100 mm. Das dritte Fenster erm&glicht einen Blick senkrecht
auf die Mitte dieser Achse. Es erlaubt unmittelbare Fluoreszenzmessungen. In der Dampfzelle
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befinden sich einige Gramm metallisches Natrium. Die Zelle ist evakuiert, so daf} sich ein von
der Temperatur abhingiger Sittigungsdampfdruck der Natrium-Atome in der Zelle einstellt.
Die Temperatur der Zelle und damit die Atomzahldichte kann durch an die dufleren Zellwande
angebrachte Heizdrdhte erhdht werden. Um zu verhindern, dafl Natriumdampf auf den Glasfen-
stern der Zelle kondensiert, werden diese auf eine geringfiigig h6here Temperatur geheizt. Die
Temperatur der Zellenwand wird tiber einen Pt100-Widerstand gemessen, und die Heizstrome so
geregelt, dafy die Temperaturschwankungen der Zellenwand kleiner als +0.2° C ist. Die mittlere
Zellwandtemperatur ist iiber einen weiten Bereich der Absorptionslinge konstant, mit einem
Gradienten von etwa 1°C zu den Fenstern hin. Bei den hier betracheteten Temperaturen iiber
dem Schmelzpunkt von Natrium ist die Variation der Teilchenzahldichte in der Zelle kleiner
als die nach dem Temperaturgradienten zunichst erwartete, da die Atomzahldichte durch den
Zellenwandbereich mit der niedrigsten Temperatur bestimmt wird, also dort wo der Natrium-
dampf kondensiert. Das Widerstandsthermometer ist deshalb in der Mitte der Zelle angebracht.
Die gesamte Zelle ist in einem mit Keramik-Vlies isolierten Metallgehduse untergebracht, um
die Heizleistung zu minimieren.

In Experimenten zur gewohnlichen Sdttigungsspektroskopie wird eine Intensitit des Pump-
strahls verwendet, die etwa maximal der Sittigungsintensitit des untersuchten Ubergangs ent-
spricht, um eine Leistungs-Verbreiterung des Doppler-freien Linienprofils zu vermeiden. Fiir
die vorliegende Anwendung zur Frequenzstabilisierung ist es jedoch vorteilhafter deutlich héhe-
re Pumpstrahlintensitdten zu verwenden. Dadurch erreicht man fiir die gemessene Intensitit
des Probenstrahls Transmissionsprofile um die Doppler-freien Linienzentren, die einen sehr
hohen Kontrast zum Hintergrund aufweisen, da kein Licht mehr von eng benachbarten Fre-
quenzen gemessen wird. Der Kontrast ist vergleichbar mit demjenigen in der Doppler-freien
Polarisations-Spektroskopie (Wieman und Hinsch 1976), allerdings wird er mit einem einfache-
ren experimentellen Aufwand erzielt. Macht man die Dampfzelle ausreichend lang, so kann auch
mit méfBigen Leistungsdichten eine vollstindige Absorption des Pumpstrahls erreicht werden,
wodurch die Leistungsverbreiterung minimiert wird. Wegen dem hohen Absorptionswirkungs-
querschnitts von Natrium kann die Teilchenzahldichte desweiteren so niedrig gehalten werden,
dafl auch Stofiverbreiterung vernachléssigt werden kann.

Abb. 2.17 zeigt gemessene Spektren des Probenstrahls fiir unterschiedliche Temperaturen der
Dampfzelle. Die einfallende Pumpstrahl-Intensitit betrug das 42fache der Séttigungsintensitéit,
und die Intensitdt des Probenstrahls vor der Zelle war 15 mal geringer als die Sdttigungsin-
tensitdt. Die Dampfzelle hatte eine Linge von 220 mm, und der Pumpstrahl wurde von einer
Sammellinse mit 500 mm Brennweite vor dem Eintrittsfenster fokussiert. Streulicht-Beitrige
von optischen Oberflichen der Apparatur zur gemessenen Intensitit des Probenstrahls wurden
vor dem entsprechenden Detektor durch einen Raumfilter entfernt. Wie zu sehen ist, wird das
Signal um das Transmissionsmaximum fiir die Ubergange vom F = 2 Hyperfein-Grundzustand
mit zunehmender Zellentemperatur praktisch rauschfrei. Desweiteren nimmt die Linienbreite
dieser Transmissionsspitzen mit zunehmender Absorption des Pumpstrahls ab. Beide Resultate
konnte man bei fester Zellen-Temperatur auch durch eine zunehmende Zellenldnge erreichen.
Mit dementsprechend ldngeren Zellen kann auch die Hyperfeinstruktur der beiden Grundzu-
standsiibergiinge besser aufgelést werden. Die Linienstruktur zwischen den beiden Transmissi-
onsspitzen riihrt von Geschwmdlgkeltsgruppen her, die gleichzeitig von den beiden Hyperfein-
Grundzustinden ausgehen. Analog gibt es Ubergange, die von einem gemeinsamen Grund-
oder angeregten Hypferfeinzustand ausgehen und zu zusétzlichen Linien zwischen den Hyper-
feiniibergingen eines Grundzustandes fiihren.

2.4.2 Optimale Dampfzellenparameter

Im folgenden soll ein Modell, daf§ den Kontrast und die Linienbreite im Spektrum um das Ab-
sorptionsmaximum beschreibt, hergeleitet werden, mit dem eine optimale Dampfzelle fiir die
vorliegende Anwendung gefunden werden kann. Dabei wird der Einfachheit halber eine recht-
eckige Intensititsverteilung des Laserstrahlprofils angenommen und Ubergéinge aus gemeinsa-
men Hyperfeinniveaus vernachlédssigt. Desweiteren wird vorausgestzt, dafl die Linienbreite des
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Abbildung 2.17: Gemessene Transmissionsspektren der Natrium-Dampfzelle bei verschiedene
Zellentemperaturen. Details zum MeBaufbau finden sich im Text.

Lasers kleiner als die natiirliche Linienbreite des Dy-Ubergangs ist.
Die Intensitit des Pumpstrahls, mit der Intensitét Io pump auBerhalb der Zelle, am Ort 2 in
der Zelle ist:

Ipymp(2) = Io, pump €XP [—/ apump(z’,v)dz'| . (2.50)
0

Dabei ist a pymp der frequenz- und temperaturabhéngige Absorptionskoeffizent der Zelle entlang
des Pumpstrahls, der mit steigender Intensitét sittigt gemaf (Siegman 1986):

ap (CD 1/) — NNGO-D2(V)
ampRT \/1+1Pump(x)/ls ’

mit I; aus Gl. (1.47). op, (v) ist das Spektrum des Absorptionswirkungsquerschnitts der Doppler-
verbreiterten Hyperfeiniibergdnge und ist durch das 4m-fache des Ausdrucks auf der rechten
Seite von Gl. (1.43) gegeben. Ny, ist die temperaturabhingige Anzahldichte der Natriumato-
me in der Zelle. Fiir Temperaturen T oberhalb des Schmelzpunktes von metallischem Natrium
und kleiner als etwa 330°C gilt (Toli et al. 1971):

(2.51)

1081.2523
log Ny, = —30.19754 — — 7 + 19.02933 log T . (2.52)

mit Ny, in Atomen m~3 und T in K.

Die Frequenzverteilung des Lochs im Absorptionsspektrum um die Resonanzfrequenz eines Hy-
perfeiniiberganges kann durch eine Lorentz-Verteilung beschrieben werden (Siegman 1986). Das
Spektrum des Absorptionskoeffizienten fiir den Probenstrahl, aprope(2), ist dann iiber folgende
Relation bestimmt:

1
ST R —1)/AnE)R
(2.53)
Darin bedeutet ® die Faltung des Lorentz-Profils mit dem Doppler-Profil des Dy-Ubergangs
beziehungsweise mit dem Absorptionsprofil der Zelle fiir den Pumpstrahl. v; ist wiederum die

NNGO-DQ (V) - aProbe(ma V) = [NNGO-DQ (V) - aPump($7 V)] ® E?
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Linienfrequenz der sechs Hyperfeiniiberginge (vgl. Kap. 1.3.1). Ayy, ist die Halbwertsbreite der
Lorentz-Verteilung, die wegen Leistungsverbreiterung gréfler als die natiirliche Linienbreite der
Hyperfeiniiberginge ist (Siegman 1986):

1 1+ 1+1Pump($)/ls
2TTNG 2

Avy(z) = (2.54)

Weicht die Laserfrequenz deutlich von der Resonanzfrequenz eines Hyperfeiniibergangs ab, ist
die Transmission des antiparallel auf der Achse des Pumpstrahls laufenden Probenstrahls nach
Durchgang durch die Zelle bestimmt durch den linearen Absorptionskoeffizienten, das heif3t es
wird der Bruchteil exp [—~Nnq0p,(v)L] der einfallenden Probenstrahlintensitdt transmittiert,
wenn L die Linge der Dampfzelle ist. Dieses Signal ist das Hintergrundsignal, welches wegen
der breiten Geschwindigkeitsverteilung der Atome in der Zelle auch gemessen wird, wenn die La-
serfrequenz genau auf einen Hyperfeiniibergang v; abgestimmt ist. Fiir diesen Fall ist die Trans-

mission des Probenstrahls durch die Zelle maximal mit £,,4, = exp {— fOL aprove(Z,v = v;)dz|.

Der Kontrast K, also das Verhiltnis der Hintergrund-subtrahierten Probenstrahlintensitit zur
Hintergrundintensitit und die Linienbreite der Transmissionfenster fiir den Probenstrahl, die
der Pumpstrahl in der Dampfzelle bei den Resonanzfrequenzen 6ffnet, kénnen rekursiv durch
numerische Integration von Gl. (2.50), (2.54) und (2.53) tiber die gesamte Dampfzellenldnge be-
stimmt werden. Wie das Ergebnis zeigt, wichst K zunichst monoton mit steigender Zellenldnge
und Temperatur und zwar um so schneller je grofler die einfallende Pumpstrahlintensitit ist.
Wegen der nichtlinearen Abhingigkeit der Atomzahldichte des Natriumdampfes von der Tem-
peratur gibt es allerdings eine maximale Zellentemperatur, ab der der Kontrast wieder abzu-
nehmen beginnt, da der Pumpstrahl mit steigender Teilchenzahldichte iiber eine dann immer
kiirzer werdende Distanz die Atome in der Zelle sittigen kann, was natiirlich nicht durch eine
lingere Zelle ausgeglichen werden kann. Dieser Effekt kann durch einen in die Zelle fokussierten
Pumpstrahl ausgeglichen werden, der K mit steigender Temperatur in ein Plateau laufen 148t.
Die maximale Transmission des Probenstrahls nimmt wie erwartet mit steigender Absorption
des Pumpstrahls ab. Die Breite der Transmissionspitzen fiir den Probenstrahl nimmt ebenfalls
mit steigender Zellenlinge und Temperatur monoton ab und sittigt gegen die natiirliche Lini-
enbreite. Dieser gegen die Leistungsverbreiterung arbeitende Effekt erkldrt sich daraus, dafl der
Probenstrahl stirker in den Fliigeln des Hyperfein-Linienprofils absorbiert wird, weil dort der
Pumpstrahl weniger stark abgeschwicht wird als um das Linienzentrum.

Ein hohes Signal-zu-Rauschverhéltnis in der gemessenen Probenstrahl-Intensitét erfordert einen
hohen Kontrast bei gleichzeitig moglichst hoher Transmission, und fiir eine grofle Modulations-
tiefe ist eine schmale Linienbreite erforderlich. Das oben beschriebene Verhalten des Kontrastes,
der maximalen Probenstrahl-Transmission und der tatsichlichen ganzen Halbwertsbreite der
Transmissionsfenster, Avp, legt es nahe, fiir die Dampfzelle folgenden Giitefaktor, Gz.ie, als
Funktion der Zellen-Temperatur und Lénge fiir die vorliegende Anwendung zu definieren:

Ktmaz

Ggelle ' = ————— .
Zell Avp/(27TNG)

(2.55)

Abb. 2.18 zeigt die 95%-Kontourlinien dieses Giitefaktor fiir die Absorption aus dem F = 2
Grundzustand fiir unterschiedliche Pumpstrahlintensititen. Es wurde mit einem unfokussierten
Pumpstrahl gerechnet, um den Beginn der Giite-Plateaus deutlicher hervorzuheben.

Fiir die im reguldren Laserbetrieb praktikablen Werte von 220 mm fiir die Dampfzellenlinge
und fiir eine 40-fach tiber der Sattigungsintensitit liegende Pumpstrahlintensitdt ist demnach
eine Dampzellentemperatur von 138 °C optimal. Die maximale Probenstrahl-Transmission fiir
die Linie um das Absorptionsmaximum der Natrium Dj-Linie betrigt dann etwa 3 %, bei
einem Kontrast von etwa 3500 und einer Linienbreite um 15 MHz. Diese vorhergesagten Werte
stimmen gut mit denen aus gemessenen Spektren iiberein.
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Abbildung 2.18: 95%-Kontourlinien des Giitefaktors Gz, der Natrium-Dampfzelle als Funk-
tion der Dampfzellenlinge L und Temperatur T fiir verschiedene Pumpstrahlintensititen.

2.4.3 Der Regelkreis

Mittels des in Abb. 2.19 schematisch gezeigten Aufbaus wird das Referenzinterferometer des
Farbstofflaserresonators auf das Fluoreszenzmaximum der mesosphérischen Natrium Ds-Linie
geregelt. Die Neutralfilter NDF1 und NDF2 sind so gewihlt, da8 das Probenstrahlsignal (aus-
gekoppelt mit BS3) fiir maximale Transmission durch die Zelle gleich dem Referenzsignal (aus-
gekoppelt mit BS1) ist. Dies eliminiert das Amplitudenrauschen am Ausgang des Differenz-
verstiirkers (BR), so daB nur Signalinderungen aufgrund von Frequenzinderungen erfafit wer-
den. Das auf einem Farbsensor basierende Wellenlingenmeter WM in Abb. 2.19 erleichtert die
grobe Frequenzabstimmung auf die Natrium Ds-Linie nach dem Anfahren des Lasers. Ist das
kurzwelligere Transmissionsmaximum der Zelle durch manuelles Abstimmen gefunden, wird der
Regelkreis geschlossen.

Dazu wird die Laserfrequenz mit einer Amplitude von 3 MHz (1/5 der Doppler-freien Linien-
breite der Transmissionsspitze) durch Anlegen einer Sinuswelle mit der Kreisfrequenz 6.3 kHz
an die Glasplatte BP3 moduliert. Das Signal des Differenzverstirkers wird dann durch einen auf
diese Kreisfrequenz abgestimmten Lock-In-Verstidrker demoduliert. Der Ausgang des phasen-
empfindlichen Verstirkers (Zeitkonstante 3 ms, Tiefpafl mit 40 dB/Dekade) wird anschliefiend
tiber einen Proportional/Doppel-Integral-Regler zur Glasplatte BP3 riickgefiihrt.

Abb. 2.20 und 2.21 zeigen den Regler schematisch beziehungsweise seinen Frequenz- und Pha-
sengang bei offener Regelung (unter Beriicksichtigung der Ubertragungskennlinien des MeB- und
Stellelements). Die Durchtrittsfrequenz, also die Frequenz bei der die Gesamtverstirkung eins
betragt, ist mit R1 und C1 auf 100 Hz eingestellt. Sie ist damit um den Faktor 5 kleiner als die
niedrigste mechanische Resonanzfrequenz der Brewsterplatte BP3, womit eine Vorausetzung
fiir eine stabile Regelung erfiillt ist. Ein weiteres Stabilitdtskriterium ist mit der Bedingung
erfiillt, daf} die Phasenverschiebung bei der Durchtrittsfrequenz gréfier als -180° ist.

Da mit einem Proportionalregler keine hohen Regelgenauigkeiten errreichbar sind, wird mittels
Integralanteilen der Frequenzgang in obiger Schaltung zu niedrigen Frequenzen hin angeho-
ben. Fiir die vorliegende Anwendung ist die Ausregelung tiefer Storfrequenzen wichtig. Hohe
Storfrequenzen, die zu Frequenzschwankungen sehr viel kleiner als 10 MHz fiihren, konnen weit-
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Abbildung 2.19: Schematische Darstellung der Frequenzstabilisierung.
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Abbildung 2.20: Schematische Darstellung des Reglers.

gehend ungeregelt bleiben. Deshalb wurde die Regelverstirkung zu tiefen Frequenzen hin ab
einer gewissen Knickfrequenz nochmals angehoben. Mittels R3 (mit R3/R2 = konstant) kann
sie eventuellen Schwankungen in den Umgebungsbedingungen und Abweichungen in der Ju-
stierung der Laser-Resonatorkomponenten leicht angepafit werden. Als giinstig erwies sich im
Dauerbetrieb eine Knickfrequenz von etwa 1 Hz. Mit parallel zu den Kapazititen geschalteten
Feldeffekt-Transistoren ist ein einfaches und schnelles Riicksetzen des Reglers vor seiner Inbe-
triebnahme beziehungsweise nach einem Aufbrechen der Regelschleife bei sehr grofien Stérungen
moglich.

Abb. 2.22 zeigt das Leistungsspektrum der gemessenen Stellelement- und Frequenzfehlersignale.
Das Stellelementsignal entspricht den Frequenzschwankungen des unstabilisierten Lasers. Der
Abfall ab 330 MHZ kommt durch die verwendete Zeitkonstante des Lock-In-Verstérkers von 3 ms
zustande. Die Spitzen im Abfall liegen bei den Harmonischen der Modulationsfrequenz von 1
kHz. Aus den Frequenzfehlersignalen des auf die Natrium Ds-Linie stabilisierten Lasers folgt ei-
ne effektive Linienbreite von minimal 0.5 MHz Standardabweichung. Letztere kann durch einen
leicht gednderten Abgleich des Regelkreises auf bis zu ungefahr 20 MHz Standardabweichung
angehoben werden, ohne dafl die Langzeitstabilitit darunter leidet (dies wird bei sehr guten Be-
obachtungsbedingungen angewendet, um Sittigungseffekte zu minimieren). Der unstabilisierte
Laser weist, wie schon erwdhnt, eine effektive Linienbreite von 20 MHz Standardabweichung
auf und driftet innerhalb einer Stunde um typischerweise 150 MHz.

2.5 Die Laserstrahl-Projektion

2.5.1 Ubersicht

Um in der mesosphérischen Natrium-Schicht einen LLS mit einem Winkeldurchmesser méglichst
nahe am Auflésungsvermdgen einer Subapertur zu erzeugen, ist eine Optik erforderlich, die den
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Abbildung 2.21: Uber.t.ragungsfunktion g und Phasengang 1 (gestrichelt) des Reglers unter
Beriicksichtigung der Ubertragungskennlinien des MeB- und Stellelements.

Laserstrahl auf einen dem Seeing angepaf3ten Durchmesser aufweitet und auf die je nach Beob-
achtungsrichtung unterschiedlich weit entfernte Natrium-Schicht fokussiert. Diese, hier als Pro-
jektionsteleskop bezeichnete Optik soll zudem eine Steuerung des Laserstrahls ermd&glichen, um
den LLS beliebig nahe am zu untersuchenden astronomischen Objekt positionieren zu kénnen
und um etwaige Schwankungen in der LLS-Position am Himmel zu korrigieren.

Ein weiterer Bestandteil der Laserstrahl-Projektion ist das Strahltransportsystem, welches die
Aufgabe hat, den Laserstrahl vom fest aufgestellten Laser zu dem sich bewegenden Projektions-
teleskop stabil zu fiihren.

Tab. 2.5 fafit die Spezifikationen des von mir entworfenen Projektionssystems zusammen. Auf
die Einzelbestandteile des Systems (vgl. Abb. 2.1 und 2.2) wird im folgenden niher eingegan-
gen. Nicht aufgefiihrt in der Tabelle ist das Viertelwellenldnge-Plattchen QWP aus Abb. 2.2.
Es handelt sich dabei um eine Antireflex(AR)-vergiitete Quarzglasplatte nullter Ordnung mit
Luftspalt [Transmission 99.0 %, Wellenfrontdeformation A/10 Spitze-zu-Spitze (S-S)]. Ebenfalls
nicht aufgefiihrt sind die Zufiihrspiegel M5 und M6 (Reflektivitit jeweils 99.0 % beziehungs-
weise 99.5 %, Wellenfrontdeformation jeweils A/20 S-S), die Fenster W und W3, W4 und W52
(jeweils 99.0 % Transmission, Wellenfrontdeformation A/10 S-S), sowie die Transportspiegel S5,
S4, MT1 — MT4 (Reflektivitdt jeweils 99.5 %, Wellenfrontdeformation jeweils A/20 S-S). Bei
allen optischen Komponenten der Projektionsoptik wurde auf eine hohe Politurgiite geachtet,
um Verluste durch Streuung zu minimieren. Falls moglich wurden Glaskeramik-Substrate ver-
wendet, um die Temperaturangleichung bei eingeschaltetem Strahl zu beschleunigen. Das ist
bei den hier auftretenden Leistungsdichten wichtig um eine optimale Strahlqualittit aufrecht-
zuerhalten.

2.5.2 Das Projektionsteleskop

Wiirde man das Laserlicht iiber den DM und die Optik des 3.5-m-Teleskops in den Himmel pro-
jezieren koénnte man wegen der gleichzeitigen adaptiven Korrektur von einem besonders kleinen

2Die Lage von W4 und W5 kann aus Abb. 2.26 entnommen werden.
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Voraufweiter
L5 L6 L7
Typ plankonvex plankonkav Luftspalt-Achromat
Substrat Dynasil Dynasil BK-7
Brennweite 10 mm -8 mm 250 mm
Freie Apertur 6 mm 10 mm 48 mm
Politur 10-5 10 -5 20 - 10
Beschichtung Antireflex
Vergroflerung 8- 15
Wellenfront- /8
deformation (S-S)
Transmission 98 %
Projektionsteleskop
Abstand zu
optischer Achse 3.5-m-Teleskop 2.5 m
Abstand Sekundérspiegel zu L7 25.0 m
Sekundérspiegel (SM) Primérspiegel
Typ parabolisch konkav parabolisch konvex
Substrat Sital Sital
Brennweite -158 mm 2540 mm
Freie Apertur 45 mm 500 mm
Politur 20 - 10 40 - 20
Beschichtung dielektrisch reflexerh6htes Silber
Vergroflerung 16
Wellenfrontdeformation A/8 (S-9)
Reflektivitét 97 %
Ausgangsstrahldurchmesser 180 - 335 mm
LLS-Position

Drehung von SM um Null-Koma-Punkt

Auflésung 0.05”
Beugungsbegrenztes Gesichtsfeld + 157
Max. Frequenz 55 Hz

Fokussierung mit SM

Auflésung 0.5 km; minimale Fokusdistanz 20 km

System (einschl.

Zufiihrung, Polarisation und Transport)

Lichtdurchsatz® 78 - 82 %
Verluste Absorption und Streuung 15 %
Abschattung 4-0%
Beugungsverluste® 4 %
Wellenfrontdeformation A/4
im Fokus (S-S)
Polarisation zirkular

Tabelle 2.5: Die wichtigsten optischen und optomechanischen Spezifikationen des Laserstrahl-
Projektionssystems. Der Fingangsstrahl ist linear polarisiert und besitzt einen Durchmesser von
1.4 mm mit einer Divergenz von 1.4 mrad. Die Lage der Linsen L5, L6 und L7 kann der Abb.

2.2 entnommen werden.

“mit an das V-Seeing (2.0 - 0.7”) angepafter optimaler Ausleuchtung.

bfiir alle Seeing-Bedingungen.
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Abbildung 2.22: Leistungsspektrum des Frequenzfehlersignals bei offener (obere Kurve) und
geschlossener Regelung auf die Natrium Ds-Linie.

LLS-Durchmesser profitieren. In ALFA miifite man dazu das Laserlicht mit einem Monomoden-
Lichtwellenleiter zur AO-Bank transportieren. Wegen den technischen und physikalischen Pro-
blemen, die beim Einkoppeln von Laserstrahlung hoher Leistung in eine Monomodenfaser zu
erwarten sind (vgl. Kap. 2.5.3.3), wurde zugunsten einer moglichst raschen Tmplementierung
des Grundsystems von dieser Moglichkeit Abstand gehalten. Ein weiteres Problem, dafl bei der
Projektion des Laserlichts iiber das Hauptteleskop zu bedenken wire, ist ein erhétes Hinter-
grundsignal sowohl im Sichtbaren als auch im nahinfraroten Spektralbereich durch Streuung an
beziehungsweise Fluoreszenz aus Optiken und deren Beschichtungen.

In ALFA wurde deshalb ein separates Projektionsteleskop realisiert, daf§ folgenden Anforde-
rungen geniigen mufite: Es soll das Laserlicht fiir alle Teleskoppositionen auf einen méglichst
kleinen Fleck in der Natrium-Schicht fokussieren. Dadurch wird zum einem die erforderliche
Laserleistung minimiert. Zum anderen wird bei einer gegebenen Laserleistung die Genauigkeit
des Wellenfront-Sensors erhéht, weil der Fehler in der ermittelten Ablage des Fokusflecks von
der jeweiligen Subaperturachse proportional zur Bildgrofie des Laser-Leitsterns ist (genauer:
umgekehrt proportional zur Spitzenintensitit). Aufgrund der dann etwas verschiedenen Pfade
durch die Atmosphére fiir das nach oben laufende Laserlicht und das gemessene riickgestreu-
te Licht wird der Schwerpunkt des LLS mit einer Frequenz in der Gréflenordnung 10 Hz und
einer Standardabweichung von etwa 0.4” bei durchschnittlichem Seeing am Himmel um eine
mittlere Postion wandern. Um diese Bewegung und damit den bildverschlechternden Effekt des
Winkel-Anisoplanatismus zu mimimieren, mufl das Projektionsteleskop die Position des LLSs
mit der entsprechenden Bandbreite und Ortsauflésung regeln. Das Kontrollsignal fiir diesen
Riickkoppelkreis wird in ALFA aus der {iber alle Subaperturen gemittelten Ablage des LLSs
auf dem WFS ermittelt.

Ein separates Projektionsteleskop installiert man zweckméfiger Weise am Haupteleskop (nicht
zuletzt um die LLS-Elongation wegen der endlichen Natrium-Schichtdicke klein zu halten), wozu
sich zwei grundséitzliche Moglichkeiten anbieten: Projektion exakt auf der Achse des Haupte-
leskops, das heifit Montage oberhalb des Sekundérspiegels oder eine Projektion, die neben
dem Hauptspiegel startet. Die erste Moglickeit hat den Vorteil, dafl die von den am weitesten
von der optischen Achse entfernten Subaperturen des Wellenfrontsensors gesehene Elongation
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des LLSs mimimiert und axialsymmetrisch ist. Die ersten etwa 5 m des Rayleigh-Streukegels
wiirden durch den Ritchey-Chretien /10 Sekundérspiegel ausgeblendet (Durchmesser 1.25 m,
Transmitter-Ebene etwa im Abstand von 10 m vom Hauptspiegel); das restliche Streulicht kann
durch einen Raumfilter in einem Zwischenfokus des AO-Systems entfernt werden. Leider war auf
Calar Alto diese ,,On-Axis“-Konfiguration des Projektionsteleskops technisch nicht realisierbar.
Bei der zweiten Plazierungsmoglichkeit mufl die Achse des projezierten Laserstrahls um einen
Winkel 8pr relativ zur optischen Achse des Hauptteleskops verkippt sein, damit der LLS in der
Mitte des Gesichtsfeldes des WFSs liegt:

d
Opr = 7”" , (2.56)

mit z = Hpy,sec( als der Entfernung zum Schwerpunkt der Natrium-Schicht und dr als dem
Abstand der optischen Achsen beider Teleskope in der Projektionsebene. Durch die seitliche
Projektion ist das Ende des Rayleigh-Streukegels am Himmel rdumlich vom LLS um den fol-
genden Winkelbetrag, 6;,_ g, getrennt:

(Hyo — HR)dr
Hyno.Hp
Dabei ist Hg die Hohe iiber N.N. bei dem die Molekiilzahldichte auf etwa 2 x 10'® cm~2 ab-
gefallen ist, was einem vernachlédssigbaren Hintergrundsignal durch Rayleigh-Streuung fiir das
vorliegende System entspricht (vgl. Abb. 1.3). Somit kann die storende Rayleigh-Streuung des
seitlich projezierten Laserstrahls unterdriickt werden, indem das Gesichtsfeld des Wellenfront-
sensors eingeschrinkt wird. Die beobachtete LLS-Elongation, 6, ist gegeben durch:

_ AHp.dsp

aL—R ~ (2.57)

0p (2.58)
Darin ist dsp der Abstand zwischen den optischen Achsen von Projektionstelekop und der aus-
gewihlten Subapertur in der Eintrittsaperturebene und A Hpy, wiederum die mittlere Natrium-
Schichtdicke.

Um den Schwenkbereich des Teleskops nicht einzugrenzen, blieb als einzig mogliche Monta-
gestelle fiir das Projektionsteleskop — auch wegen bereits installierter Zusatzinstrumente — das
siidostliche Eck des Teleskopzentralkérpers (s. Abb. 2.1) mit d7 = 2.5 m. Daraus resultieren
nach Gl. (2.58) und Tab. 1.2.3 fiir die beobachtete Elongation des am weitesten von der Pro-
jektionsachse entfernten Subapertur ein Wert von 0.5”. Bei einem Seeing im V-Band von 1.0”
resultiert nach den Ausfiihrungen in Kap.2.5.2 zum Winkeldurchmesser des LLSs eine Elonga-
tion mit einem Halbachsenverhéltnis von 1:1.2 fiir die Subapertur mit dem grofitem dgp. Dieser
Maximal-Wert fithrt noch zu keinen Problemen in der Kalibration des WFSs beziehungsweise
zu Nachteilen in der Gradientenmessung (vgl. Kap.1.5.1.2). Mit obigem dr folgt nach Gl. (2.57)
desweiteren ein Abstand zwischen LLS und dem Ende des Rayleigh-Streukegels von minimal
etwa 5”7 (Hgr = 50 km). Der Durchmesser der kleinsten Gesichtsfeldblende im Zwischenfokus
der AO von ALFA wurde diesem Wert enstprechend gewihlt.

2.5.2.1 Charakteristiken Gauf3scher Strahlen

Bevor auf die Auslegung des eigentlichen Projektionsteleskops niher eingegangen wird, sollen
die grundlegenden Eigenschaften Gaufscher Strahlen nochmals kurz zusammengefaf3t werden.
Die transversale TEMgp-Mode des ALFA-Lasers ist in sehr guter Nidherung ein Gaufscher
Strahl niedrigster Ordnung an dessen Strahltaille vom Radius wo die Wellenfront (genauer: die
Flache konstanter Phase) eben und der Strahldurchmesser minimal ist. Nach der Beugungs-
theorie wird mit wachsendem Abstand von der Strahltaille der Strahlradius w(z) entlang der
Ausbreitungsrichtung z zunehmen und die Kriimmung der Wellenfront , R(z), endlich (Siegman
1986):

1/2

1+ <:1§g)2] , (2.59)
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1 fiadt)
Das Strahlverhalten wird (im Vakuum) vollstindig durch die beiden Parameter wo und A cha-

rakterisiert, die miteinander kombiniert die sogenannte Rayleigh-Reichweite, zg, beziehungs-
weise den konfokalen Parameter (die zweifache Rayleigh-Reichweite) definieren:

R(z) = =2 (2.60)

2= —2. (2.61)

Bei z = zp ist die Kriimmung der Wellenfront minimal. Tm Fernfeld (2 >> zg) ist der Gaufische
Strahl eine Kugelwelle (R = 2) mit Zentrum in der Strahltaille auf der Achse, und die Einhiillen-
de der 1/e2-Kontour der Mittenintensitéit bildet einen Kegel mit dem halben Offnungswinkel

0= — 2.62
0 Two s ( )
dessen Spitze ebenfalls im Zentrum der Strahltaille auf der Achse liegt. Im Bereich +zz um die
Strahltaille nimmt der Strahlradius nicht mehr als um den Faktor /2 zu.
Der Brennfleckradius w; eines Gaufischen Strahls, der durch eine diinne Linse der Brennweite
f fokussiert wird, ist gegeben durch (Self 1983):

1 20\ 2 17
i (1-7) +(f9_o)2] / (2.63)

mit wo als dem Radius der Strahltaille im Abstand zg vor der Linse. Abweichend von der
geometrischen Optik gilt fiir den Abstand z; der fokussierten Strahltaille von der Linse:

f2
(20 — f)* +1/6%

Die grofite Distanz, auf die ein Gauf3scher Strahl mit Strahlradius wg in der Transmitteraper-
turebene fokussiert werden kann ist zy = mwg/(2A).

Fiir einen nicht vollstindig beugungsbegrenzten Laserstrahl in der axial-symmetrischen Grund-
mode, der durch den M?2-Giitefaktor charakterisiert ist (s. Kap. 2.3.3), gilt fiir den Strahlradius
im Fernfeld

zp=f+ (20— 1) (2.64)

w(z) = M?0yz . (2.65)

In den GIl. (2.63) und (2.64) zum Brennfleckradius bezichungweise Fokusabstand eines solchen
Strahls ist entsprechend 6y durch M?26, zu ersetzen.
Die Integration tliber eine senkrecht zur Strahlachse gauflformige Intensitidtsverteilung

I(r,2) = Ipexp [-2r%/w(z)?] (2.66)
liefert die innerhalb des Radius r eingeschlossene Laserleistung:
P(r) = P(o0) {1 — exp [-2r?/w(2)*]} (2.67)
mit
P(o0) = Iy (2.68)

als der gesamten Laserleistung im Strahl. Innerhalb von w = w(z), dem Strahlradius bei 1/¢?
der Mittenintensitét, sind 86 % der gesamten Laserleistung und innerhalb des Radius (7/2)w
sind 99 % der rdumlich totalen Laserleistung eingeschlossen.

Bei der Auslegung von strahlbegrenzenden Aperturen muf} allerdings beriicksichtigt werden,
daB selbst fiir eine scharfe, kreisformige Apertur mit Radius r = (7/2)w durch Beugung am
Rand der Apertur die Mittenintensitit eines Gauflschen Strahls im Fernfeld um etwa 16 %
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reduziert wird. Um diese Beugungseffekte auf 1 % zu reduzieren, mufl der Radius der Apertur
auf r &2 2.3w vergréfiert werden (Siegman 1986). Allgemein reduziert eine kreisférmige Apertur
mit Radius R die Mittenintensitét eines dadurch begrenzten Gaufischen Strahls mit Radius wq
in der Austrittsapertur um den Bruchteil {1 — exp [—(R/wo)?]}? im Fernfeld. Das heifit nach
Gl. (2.66), (2.68) und (2.65) ist die Intensitdt eines Gaufischen Strahls auf der Strahlachse im
Fernfeld gegeben durch:
21 Pwd

I(0,2 > 2g) = W)\Zgz{l —exp [—(R/wo)?]}? . (2.69)
Wird das Licht unmittelbar nach Verlassen der Austrittsapertur auf eine grofie Distanz fokus-
siert, so ist das transversale Intensititsprofil in der Brennebene identisch zum Fernfeldbeu-
gungsmuster. Die Fokussierung eines Laserstrahls mit groflerem Strahldurchmesser verkleinert
zwar das Fernfeld-Beugungsmuster, aber oberhalb eines gewissen Ausgangs-Strahldurchmessers
wird durch die Apertur zunehmend mehr Leistung aus den Fliigeln des Strahlprofils nicht
mehr {ibertragen. Ist deshalb der Radius R einer scharfen kreisférmigen Apertur fest vorge-
geben, und soll die Mittenintensitéit eines durch diese Apertur begrenzten Gaufischen Strahls
im Fernfeld maximiert werden, liefert Differentiation von Gl. (2.69) einen optimalen Strahl-
radius (wo)opt & 0.890M2R in der Aperturebene. Die erzielte Mittenintensitit betrigt dann
~ 81/M? % derjenigen zentralen Intensitéit, die erreicht werden kénnte, wenn dieselbe gesamte
Laserleistung gleichméBig {iber die Apertur verteilt wire, und 92 % der gesamten Laserleistung
werden transmittiert.
Gauf}férmige Intensitdtsprofile konnen durch geeignete optische Komponenten in rechteckige
Strahlprofile umgewandelt werden. Allerdings sind die Lichtverluste bei der Umwandlung ver-
gleichbar mit den oben genannten Verlusten.

2.5.2.2 Die optimale Apertur und Ausleuchtung des Projektionsteleskops

In obigen Betrachtungen zur maximalen Mittenintensitit wurde der Einflufl der atmosphéri-
schen Turbulenz noch nicht beriicksichtigt. Dieser soll im folgenden untersucht werden. Die
langzeit-gemittelte Intensitét auf der Strahlachse im Fernfeld eines Transmitters 148t sich bei
Anwesenheit von Turbulenz schreiben als (Fried 1966):

(I(0)) = I(0)SR . (2.70)
Hier ist 7(0) durch Gl. (2.69) gegeben, und SR ist die Strehl-Zahl der gestérten Wellenfront,

SR = / dridrou(rq)u(rs) exp [ Dg(r1,12)/2] , (2.71)
ri+r <R

mit der Feldamplitude » in der Transmitterpupille im vorliegenden Fall von
u(r) = exp [—(r/R)?] fiir eR<r<R, (2.72)

(und u(r) = 0 fiir sonstige r) mit € < 1 als dem radialen Abschattungsverhéltnis bei einem
On-Axis Spiegelteleskop. Dy in Gl. (2.71) ist wiederum die Phasenstrukturfunktion. Fiir eine
Kolmogorov-Turbulenz, die in den folgenden Betrachtungen angenommen wird, ist Dy(r) durch
Gl. (1.15) gegeben.

Gl. (2.71) kann fiir den vorliegenden Fall nicht analytisch gelost werden. Sie wurde deshalb
fiir ein Gitter von verschiedenen wq/R- und 2R/ro-Verhiltnissen numerisch fiir verschiedene ¢
geldst. An das Resultat wurde anschlieBend eine Funktion der Gestalt gemaf Gl. (1.76), ndmlich

1
SR = 2.73
1+ [f(wo/R)2R/ro)? ( )
mit der Methode der kleinsten Quadrate angefittet. Das Ergebnis fiir f(wo/R), mit einer Ge-
nauigkeit von SR besser als 2 % fiir wo/R < 2 und 2R/ro < 10, ist fiir ¢ = 0.1 (Wahl s.

unten):

f(wo/R) = 1.25wo/ R + 1.44(wo/ R)* — 3.28(wo/R)* + 1.92(wo/R)* — 0.37(wo/R)® . (2.74)
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Setzt man die Ableitung von GI. (2.73) nach wq gleich Null, 148t sich daraus das optimale
Verhéltnis (wo/R)op: ermitteln, welches die Mittenintensitdt in der Brennebene maximiert.
Dies mufl wiederum numerisch geschehen. Das Ergebnis kann mit einer Genauigkeit besser als
2% fir wo/R < 2 und 2R/rg < 10 durch folgende Funktion fiir ¢ = 0.1 (das heifit hier noch
akzeptable Beugungsverluste) dargestellt werden:

wo/R) gt A2 0.887 — 0.097(2R /7o) + 0.011(2R/ro)% — 4.6 x 10" *(2R/ro)> . 2.75
P

In Abb. 2.23 ist dieses optimale Projektionsapertur-Verhéltniss fiir ¢ = 0.1 und die damit ver-
bundene Strehl-Zahl SR in der Brennebene als Funktion von 2R/rq dargestellt. Mufl demnach
der EinfluB von Turbulenz beriicksichtigt werden, ist der optimale Strahldurchmesser in der
Austrittspupille der Projektionsapertur immer kleiner als im Fall turbulenzfreier I"Jbertragung,
das heit kleiner als das 0.890-fache (giiltig fiir M2 = 1) des Aperturdurchmessers.

Fir 2R/ro = 2 ist beipielsweise (wo/R)op: = 0.74 und die korrespondierende Strehl-Zahl
SR = 0.18. Ein M? = 1.3 reduziert die mittlere Zentralintensitit im Fernfeld um etwa weite-
re 25 %. Der Einsatz einer adaptiven Optik bei einer Projektion, die nicht auf der Achse des
Hauptteleskops liegt, wire also durchaus sinnvoll. Zur Zeit ist es aber genauso aufwendig dafiir
eine entsprechende AO zu realisieren, wie die projezierte Laserleistung um einen Faktor in der
Groéflenordnung fiinf zur Kompensation obiger Turbulenzeffekte zu steigern.

Die Ergebnisse zur optimalen Ausleuchtung gelten auch fiir Kurzzeit-Aufnahmen. Die ereich-
bare Strehl-Zahl unter der Annahme von Integrationszeiten gréfier als der Kohérenzzeit der
atmosphérischen Turbulenz hingegen ist eine konservative Abschitzung fiir den reguldren AO-
Betrieb. Denn fiir Kurzzeitaufnahmen hingt die Phasenstrukturfunktion in Gl. (2.71) auch
vom Durchmesser 2R der Transmitterapertur ab. Im Fernfeld einer gleichférmig ausgeleuchte-
ten Apertur ist sie dann gegeben durch (Fried 1966):

Dy (r) = 6.88(r/r0)%/3[1 — 0.630(r/R)"/3] . (2.76)

Analoge Rechnungen wie oben — aber der Einfachheit halber mit gleichférmiger Ausleuchtung
— zeigen, daf fiir 2B/rg < 1 der Unterschied in der erreichten Mittenintensitit zwischen Kurz-
und Langzeitaufnahmen gering ist. Im Bereich von 2R/rq ~ 2 kann die Kurzzeit-Strehl-Zahl
aber um bis zu 60 % gréfler als die fiir Langzeit-Aufnahmen sein. Desweitern darf nicht ver-
gessen werden, dafl eine weitere Erh6hung der Strehl-Zahl (im von unten betrachteten Bild)
erreicht werden kann, wenn man die aus der Aufwirtsbewegung des Laserstrahls resultierende
Schwerpunktsbewegung des LLSs mit Tip-Tilt-Daten vom WFS zu korrigeren versucht; mit
einem Restfehler der wegen der hier vorliegenden seitlichen Projektion aber immer noch nicht
vernachlissigbar bleibt. In Kap. 1.5 wurde deshalb mit der konservativeren Strehl-Zahl nach
Gl. (2.73) gerechnet.

Kann die Sittigung vernachlassigt werden, ist der Brennfleckdurchmesser 2wy (gemessen zwi-
schen den 1/e?-Intensitdtspunkten) in der Natrium-Schicht bei der Entfernung z fiir Langzeit-
Aufnahmen und 2wg/rg & 1 in sehr guter Ndherung gegeben durch die quadratische Summe:

1/2
AM22.5\ 2 ) 1.222151°
2wy = - LS 202 +0.51n (2) |—22L2 . 2.77
" Z{< m2wo ) Hnchl n()["‘O()\LS)] (277)

Der erste Term gibt den allein durch Beugung begrenzten Brennfleckdurchmesser eines Gauf}-
schen Strahls an [mit der Strahltaille des einfallenden Strahls in der Ausgangsapertur des Trans-
mitters liegend, s. Gl. (2.63) und (2.64)], wiederum unter Beriicksichting des Strahlgiitefaktors
M2, Der zweite Term beschreibt die Brennfleckvergréfierung aufgrund eines als isotrop ange-
nommenen Strahllagenzitterns mit der Varianz o 2. Der letzte Term schlieBlich beschreibt den
EinfluBl der atmosphérischen Turbulenz. Der Vorfaktor im letzten Term stammt von der Um-
rechnung der Halbswertsbreite in die Ausdehnung zwischen den 1/e2-Intensititspunkten.

In etwa 80 % der klaren Nichte auf Calar Alto ist das Seeing im V-Band besser als 2.0”, und
das mittlere (das heifit h3ufigste) Seeing betrigt etwa 1.0” (Hopp 1994). Das giinstigste zu
erwartende Seeing liegt bei etwa 0.7” im V-Band. M6chte man durch Beugung beim besten zu
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Abbildung 2.23: Optimale Ausleuchtung (wo/R).p+ der Projektionsapertur vom Radius R mit
einem Gaufischen Strahl vom Radius wo und dazugehdrige relative Strehl-Zahl SR im Fern-
feld beziehungsweise in der Brennebene fiir unterschiedliches Seeing. SR ist relativ zu derje-
nigen Strehl-Zahl angegeben, die bei einer gleichférmigen Ausleuchtung der Projektionsaper-
tur erreicht werden kann (maximal 81 % fiir ro — oo und M? = 1). Als radiales Zentral-
Abschattungsverhéltnis in der Transmitterebene wurde ¢ = 0.1 angenommen, entprechend dem
On-Axis-Entwurf des hier vorliegenden Projektionsteleskops. Desweitern wurde eine beugungs-
begrenzte Eingangs-Strahlqualitit verwendet. Fiir Eingangs-Strahlen mit M? > 1.0 reduziert
sich die absolute Strehl-Zahl um den Faktor 1/M?2.
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erwartenden Seeing (ro = 22 cm bei 589 nm) im beobachteten Brennfleckdurchmesser Seeing-
begrenzt sein (Jitterbeitrag vernachléssigt), ist nach Gl. (2.77) fiir ein M? = 1.2 ein Strahlradius
in der Projektionsaperturebene von wg = 17 ¢cm ndtig, was nach Gl. (2.75) einen optimalen
Radius der Projektionsapertur von R = 25 cm oder R = 1.157q erfordert (¢ = 0.1 angenommen).
Der allein durch Beugung begrenzte Brennfleckdurchmesser ist dann gleich 0.52” (entprechend
22 ¢cm Durchmesser in der Natrium-Schicht). Mit diesen Strahlprojektionsparametern ist man
demnach im Falle des giinstigsten Seeings bei Langzeit-Aufnahmen 1.3-fach beugungsbegrenzt
in der Abbildung des Brennflecks, im Falle des mittleren V-Seeings 1.9-fach beugungsbegrenzt.
Verwendet man den fiir das giinstigste V-Seeing angepafiten Strahldurchmesser auch fiir schlech-
tere Seeing-Bedingungen, d.h. R > rg, wird der erzeugte Brennfleck in einzelne Speckles aufbre-
chen, deren Anzahl etwa (2R/r¢)? betrigt. Dadurch wird die MeBgenauigkeit des Hartmann-
Shack-WFSs weiter herabgesetzt. Es ist deshalb sinnvoll, den projezierten Strahlradius an das
jeweils herrschende &uflere Seeing anzupassen, das heifit wg & 0.75rg zu wihlen, mit dem ei-
ne maximale Strehl-Zahl im Fernfeld von etwa 20 % erreicht werden kann. Dabei muf fiir die
Félle 2R/ro > 3 kein Abblenden der Projektionsapertur auf R = 1.15rq erfolgen, da die Strehl-
Zahl nach Gl. (2.71) als Funktion von wo/R dann kein ausgeprigtes Maximum mehr besitzt,
weil bei schlechterem Seeing als etwa 1.0” immer mehr Struktur des Fernfeldbeugungsmusters
verschmiert wird. Der Strahlzitter-Beitrag in Gl. (2.77) kann vernachlissigt werden, solange
0'32- < 2 purad am Ausgang des Projektionsteleskops ist.

2.5.2.3 Die optische Ausfiithrung

Die optischen Anforderungen an das Projektionsteleskop sind wie folgt: Beugungsbegrenzte
Abbildung des ungestérten Laserstrahls bis zu einer Minimalentfernung von 80 km bei einem
Gesichtsfeld zur Strahlsteuerung von mindestens 22”. Der letzte Wert ergibt sich aus der Summe
von Ausrichtgenauigkeit des gesamten Projektionsteleskops relativ zur optischen Achse des 3.5-
m-Teleskops (+ 2”) zur Kompensation des Winkels nach Gl. (2.56) unter Beriicksichtigung einer
Schwankungsbreite von 2” fiir den ungiinstigsten Fall und dem maximalen Gesichtsfeld einer
Subapertur (16” fiir das 3 x 3 Linsen-Array ohne Beriicksichtigung der Gesichtsfeldblende).
Das Projektionsteleskop basiert auf einem Strahlaufweiter vom konfokalen Cassegrain-Typ (s.
Tab. 2.5). Da nach den Ausfiihrungen im letzten Abschnitt ein maximaler Aperturdurchmesser
von 2R = 50 cm erforderlich ist, schied aus Kostengriinden eine Ausfiihrung als Linsentele-
skop ebenso wie ein Off-Axis Spiegelteleskop oder ein stigmatischer Schiefspiegler aus. Das
Projektionsteleskop besteht aus einem konkaven Hauptspiegel (PM) und einem konvexen Se-
kund&rspiegel (SM) mit nahezu zusammenfallenden paraxialen Spiegelbrennpunkten. Der Be-
trag des Verhiltnisses der Spiegelbrennweiten fpar und fsyr bestimmt den Aufweitungsfaktor
Vpr des Strahls und das Verhiltnis, um den die Strahldivergenz 8 verringert wird:

w) fem
Vpr = — = | =—— 2.78
T =, fsm |’ (2.78)
0, fsm
— = | 2.79
01 fem |’ (2.79)

wobei die Indizes 1 und 2 den einfallenden bezichungsweise transmittierten Strahl bezeichnen.
Das konfokale Teleskopdesign bedeutet einen kollimierten Eingangsstrahl. Ein solcher macht die
Entfernung zwischen der Laserlichtquelle und dem Projektionsteleskop unkritisch (was bei ei-
nem Spiegeltransportsystem von Bedeutung ist), und die groBere Fresnelzahl des zum Teleskop
zu transportierenden Strahls verringert Beugungseffekte und die Gefahr einer Strahlverunreini-
gung durch kleinskalige Stérungen im Strahlengang. Auch mufi man beriicksichtigen, daf bei ei-
ner optischen Weglidnge von 25 m zum Teleskop der unaufgeweitete, mit Spiegeln transportierte
Laserstrahl aufgrund der natiirlichen Divergenz hier bereits einen Strahldurchmesser von 23 mm
am Eingang des Projektionsteleskop aufweisen wiirde. Durch die Kollimation des Eingangstrahls
hat man die Moglichkeit, durch unterschiedliche Vor-Aufweitung des den Farbstofflaser verlas-
senden Strahls den Strahldurchmesser am Ausgang des Teleskops mit einer minimalen Anzahl
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zusitzlicher optischer Komponenten dem aktuellen Seeing anzupassen; eine — wie im vorheri-
gen Abschnitt dargestellt — notwendige Voraussetzung fiir eine maximale Spitzenintensitit im
erzeugten LLS. Man hat allerdings zu berticksichtigen, daf fiir eine mdglichst optimale Abbil-
dung auch im Strahltransportsystem der Durchmesser des voraufgeweiteten Strahls nicht grofler
als der ungefdhr zweifache Fried-Parameter des Kuppel-Seeings im Bereich des Strahlransports
sein sollte. Messungen mit einem transportablen Shear-Interferometer-Aufbau ergaben, daf3 der
iber den Weg des Laserstrahlengangs gemittelte Fried-Parameter sich bei niedriger Lufttem-
peratur und gedffneter Kuppel in den Groflenordnungen mm bis cm bewegt. Besonders kurze
Kohirenzzeiten treten im Ubergangsbereich zwischen dem offenen Coude-Labor und der Kuppel
auf, weshalb dort ein Fenster im Strahlengang installiert wurde (W3 in Abb. 2.2, das gleichzeitig
als Einkoppelfenster fiir den Argon-Tonenlaserpilotstrahl dient). In den Bereichen sehr kleiner
gemessener Kohédrenzlingen wurden Strahlrohre installiert, deren Enden in Bereichen etwa glei-
cher mittlerer Temperatur liegen (im Joch des Teleskops befinden sich eine Vielzahl weitgehend
unisolierter Hydraulikleitungen und elektrische Installationen), und deren Durchmesser (& 10
cm) fiir eine maéglichst laminare Strémung im Rohrzentrum sorgen soll. Ein Spiegeltransport
des Lichts in einem evakuierten oder mit inertem Gas gefiillten Strahlrohrsystem schied wegen
dem hohen technischen Aufwand aus.

Ein Cassegrain-Teleskop mit sphéirischen Spiegeln, wie sie {iblicherweise aus Kostengriinden in
LIDAR(Light Detection and Ranging)-Experimenten mit groen Aperturen eingesetzt werden,
ist wegen der Anforderungen an die Abbildungsqualitdt fiir die vorliegende Anwendung nicht
brauchbar. Stattdessen sind konische Spiegel erforderlich, wie folgende Betrachtung zeigt: Ein
nur aus sphirischen Spiegeln bestehender konfokaler Strahlaufweiter ist mit einer sphérischen
Winkelaberration da behaftet, die sich leicht ermitteln 148t zu:

R — R
da = 2(asy — apy) = asy — arcsin (MsinagM—{— ] ) , (2.80)
2Rpym Rpy
wobei
asy = arcsin(wy /Rsar) , (2.81)

der Reflexionswinkel an der SM-Oberfliche, apar der Reflexionswinkel an der PM-Oberfliche,
und R; und Rj; die Kriimmungsradien des SM beziehungsweise des PM sind. Bei den hier
gewihlten Projektions-Parametern (s. unten) sind sphérische Spiegel nur fiir Aufweitungsfak-
toren kleiner als etwa 10 sinnvoll, weil bei stirkeren Aufweitungen die sphérische Aberration
die Divergenz des aufgeweiteten Strahls {ibersteigt. Dies ist in Abb. 2.24 verdeutlicht. Darin
wird von einem kollimierten Eingangsstrahlradius von 10 mm (entsprechend einer Strahldiver-
genz vom Halbwinkel 46 prad) fiir den Fall des giinstigsten Seeings ausgegangen, was eine noch
akzeptable zentrale Abschattung der On-Axis Spiegelkonfiguration zur Folge hat (s. unten).
Mochte man demnach fiir den Fall des glinstigsten Seeings einen Strahl mit 170 mm Ausgangs-
strahldurchmesser projezieren, ist die Vergroflerung Vpr = 17 erforderlich, was fiir alle hier in
Frage kommenden Offnungszahlen eines Kugelspiegelteleskops eine nicht akzeptable sphirische
Aberration bedeuten wiirde.

Durch Vergrofiern des Abstandes zwischen SM und PM (das heif8t nicht mehr koinzidierenden
Spiegelbrennpunkten) 188t sich mit dem Strahlaufweiter ein bildseitiger Brennpunkt in end-
licher Entfernung erzeugen. Bei weiterhin zusammenfallenden Spiegel-Brennpunkten 148t sich
das Laserlicht auch mit einem elliptischen PM auf den Schwerpunkt der Natrium-Schicht fokus-
sieren. Elliptisch deshalb, weil die endlich weit entfernten konjugierten Brennpunkte des PM
auf der gleichen Spiegelseite liegen, was wegen der grofien Entfernung der Bildebene (im Mittel
a4 135 km) aber praktisch einem parabolischen PM gleichkommt. Wegen der unendlich weit
entfernten Objektebene ist der SM ebenfalls parabolisch ausgefiihrt. Die konfokalen Parabol-
spiegel sind frei von sphérischer Aberration, und bei ausreichend genauer Justage (s. unten)
heben sich bei Off-Axis Benutzung Koma und Astigmatismus der einzelnen Parabolspiegel auf
(bei feststehenden SM). Die Off-Axis Abbildungsqualitit ist dann nur durch Bildfeldkriimmung
begrenzt.

Als zentrale Abschattung durch den SM sind etwa 10 % im Radius noch akzetabel, das heifit ein
SM-Durchmesser einschliellich Fassung von ungefdhr 50 mm. Im vorliegenden Fall enstpricht
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Abbildung 2.24: Winkelverbreiterung do: und 05 aufgrund von sphirischer Aberration bezie-
hungsweise der Strahldivergenz als Funktion der VergréBerung Vpr fiir verschiedene Offnungs-
zahlen N eines 50-cm-Kugelspiegelteleskops. Als kollimierter Teleskopeingang wurde ein Strahl
mit 10 mm Radius, entsprechend einer Divergenz von 93 prad angenommen.

das einer nutzbaren SM-Apertur von 45 mm. Beugungseffekte an der zentralen Abschattung
(Mahan 1964, Clark 1984) senken dann die Mittenintensitit des Strahls im Fernfeld um maximal
etwa 5 %, das heift fiir einen Strahldurchmesser angepafit an sehr schlechtes Seeing. Um auch
den Einflul der Beugungseffekte an der PM-Durchbohrung auf die Mittenintensitét kleiner als
5% fiir den Einsatz unter sehr gutem Seeing zu halten, ist bei einer 50 mm PM-Durchbohrung
der maximale Eingangsstrahldurchmesser durch &~ 45 mm/2.1 = 21 mm gegeben. Aus dem
maximal erforderlichen Ausgangsstrahldurchmesser von 340 mm ergibt sich somit fiir die er-
forderliche (feste) VergréBerung Vpr = 16. Fiir die hier in Frage kommenden projezierten
Strahldurchmesser tritt ein Verlust an transmittierter Leistung durch Abschattung am SM von
maximal etwa 4 % auf. Bei schlechtem Seeing ist der optimale Strahldurchmesser so klein, daf
er mit vernachlassigbaren Abschattungsverlusten Off-Axis projeziert werden kann. Zusammen
mit der Beugung ergeben sich daraus Verluste in der Mittenintensitit von etwa 4 bis 8 %
bei optimierten Strahldurchmessern fiir den hier angenommenen Wertebereich zwischen sehr
schlechtem bis sehr giinstigen Seeing.

2.5.2.4 Die Optomechanik

Im folgenden wird auf die mechanischen Justiertoleranzen des konfokalen Parabolspiegeltele-
skops und sowie auf seine Off-Axis Abbildungsqualitit und deren Optimierung eingegangen. Bei
einer Verkippung des SMs, der gleichzeitig einen gewissen Parallelversatz zur optischen Achse
aufweist, addiert sich die Koma der Off-Axis genutzten Parabolspiegel. Die resultierende koma-
tische Querabweichung K begrenzt dann als dominierender Abbildungsfehler das brauchbare
Bildfeld, 2wpr, des Strahlaufweiters:

w 1 1
K~ PT( + 2) , (2.82)
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mit Ngar < Npp als den éffnungsverhiiltnissen der Spiegel. Toleriert man ein maximales
K = 0.05” (entsprechend einer Wellenfront-Deformation von Apg/4 S-S in der Brennebene)
tiber das bendtigte Gesichtsfeld von 2wpr = 22” ist Nppr = 5 erforderlich (entprechend fpar &
2500 mm und mit Vsp = 16 fsy & 1560 mm). Diese éﬂ"nungszahl fiir den PM stellt auch
einen guten Kompromifl zwischen Bauldnge und nicht zu kleinem Verstellweg fiir den SM dar,
der die Aufgaben der Fokussierung und Strahlsteuerung {ibernimmt. Die Analyse mit einem
Strahlverfolgungsprogramm ergibt dann: Ein Zentrierfehler des SM um 4+ 160 pm fiithrt zu
einem Koma-Beitrag, der A;,5/6 der maximalen Wellenfrontabweichung (S-S) von einer ebenen
Welle in der Brennebene ausmacht. Die Verkippung des SMs um seinen Scheitel um £0.6 mrad
fithrt zur gleichen Wellenfrontstérung im Fokus. Beide Beitrige, die einen Gesamtfehler von
ArLs/4 ergeben, sind {iber das Gesichtsfeld konstant. Diese recht strengen Anforderungen an
die Justierung der Parabolspiegel fiir eine beugungsbegrenzte Abbildung sind der Preis fiir das
einfache und kostengiinstige optische Design.

Das Gesichtsfeld zur Strahlsteuerung von 22” mit einer Wellenfrontdeformation kleiner als
ArLs/4 S-S im Fokus, welches durch Verkippen des SM realisiert ist, kann vergréBert werden, in
dem man die beim Verkippen erzeugte Koma durch eine Dezentrierung in die gleiche Richtung
wieder ausgleicht. Dies kann durch Drehen des SMs um einen Punkt auf der optischen Achse
des Teleskops erreicht werden, der den Abstand fsar/2 vom Scheitel des SMs hat. Dabei fiihrt
man nur Astigmatismus ein, der {iber dem Gesichtsfeld von 22” zu einer Wellenfrontdeformation
kleiner als A g/6 S-S im Fokus fiihrt. Diese Bewegung des SMs um den neutralen Koma-Punkt
wurde deshalb zum Strahlsteuern beim hier vorliegenden Teleskop realisiert.

Als einziger noch zu beriicksichtender Abbildungsfehler bleibt die Bildfeldkriimmung. Im Ab-
stand von 15” von der optischen Achse fiihrt diese bei fehlender Nachfokussierung zu einer Wel-
lenfrontdeformation von Ars/3 S-S. Da im astronomischen Beobachtungsbetrieb aber immer
zuerst der Strahl ausgerichtet wird, bevor der optimale Fokus wegen der méglichen Schwan-
kungsbreite in der Natrium-Schichtthéhe gesucht wird, ist dieser Abbildungsfehler immer kom-
pensiert. Bei einer Strahlsteuerung um + 1”7 um den optimal eingestellten Ausganspunkt und
fehlender Nachfokussierung bleibt die Wellenfrontstérung im Fokus kleiner als Ars/11 S-S.
Die Fokussierung des Ausgangsstrahls vom Unendlichen auf 90 km Entfernung erfordert bei
N = 5 eine Vergroflerung des Abstandes PM-SM um 70 pm. Fiir eine Fokussiermoglichkeit
bis zum Zenitwinkel { = 70° ist unter der Annahme einer Schwankungsbreite von 20 km um
die mittlere Natrium-Schichthdhe ein gesamter axialer Verstellweg von 50 pm erforderlich (eine
Verdoppelung des Offnungsverhéltnisses wiirde eine Verdreifachung dieses Verstellweges bedeu-
ten). Die Fokustiefe fiir einen 10 %-igen Zuwachs im Brennfleckdurchmesser, §z10, oder einer
1-%igen Abschwichung der Mittenintensitit ist nach Gl. (2.59) gleich 219 = £0.32zg oder
dz10 & £20 km fiir den Fall duferst giinstigen Seeings. Eine Aufldsung in der Fokuseinstel-
lung in der Groflenordnung km reicht also fiir die vorliegende Anwendung aus, woraus eine
erforderliche Aufldsung der axialen SM-Verstellung von 1 pym folgt (die Fokuslage hiingt nicht-
linear vom Abstand SM-PM ab). Eine Verkippung des SMs um 40 prad entspricht am Him-
mel einer Positionséinderung des LLSs um 1”, was nach den Ausfiihrungen am Anfang dieses
Abschnitts eine SM-Kipp-Auflésung von besser als 20 yrad und einen Kippwinkelbereich von
mindestens +0.5 mrad erforderlich macht. Dies kann durch Montage des SM auf handelsiibliche
Piezo-Kippplattformen erreicht werden. Damit 148t sich beim hier vorliegenden Teleskop ein
obere Frequenz zum Strahlsteuern von etwa 55 Hz erzielen. Der PM-Durchmesser wiirde bei
einem Eingangsstrahldurchmesser von 22 mm eine Verkippung des SM um + 2.3 mrad aus der
Null-Lage zulassen, ohne das ein Lichtverlust am PM auftritt. Selbst bei einer solch groflen SM-
Verkippung verringert sich die eingestellte Fokusdistanz nur um etwa 4 %. Wiirde der Strahl
mit einem Umlenkspiegel auflerhalb des Projektionsteleskop gesteuert werden, wird das Ge-
sichtsfeld des Projektors mindestens halbiert, wenn der Primérspiegel des Projektors weiterhin
ohne Lichtverlust ausgeleuchtet werden soll.

Abb. 2.25 zeigt einen Schnitt durch das ALFA-Projektionsteleskop. Wegen dem schmalen Kup-
pelspalt des 3.5-m-Teleskops und dem verhéltnisméafig groen Abstand vom Ausgang des Pro-
jektionsteleskops bis zu den ersten Trigerelementen im Spaltbereich (etwa 7 m), ist ein Streu-
lichtblendensystem im Tubus des Projektionsteleskop erforderlich, um eine Beleuchtung der
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Abbildung 2.25: Schnittzeichnung des Projektionsteleskops. Der Tubus ist auf einer Zwei-Achsen
Kipp-Plattform montiert. Die Masse des optischen Tubus betrigt etwa 80 kg, die der Kipp-
Plattform einschliellich Unterstiitzungselement etwa 150 kg. Der Streulichtblendeneinsatz im
Tubus ist notwendig, um das Streulicht in der Kuppel zu minimieren.
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Kuppelspaltrinder durch den ansonsten vom Ausgang des Projektionsteleskops ausgehenden
Streulichtkegel zu unterbinden. Andernfalls ist ein merklicher Anstieg im Hintergrundsignal auf
dem WFS von ALFA zu verzeichnen.

2.5.3 Das Strahltransportsystem

Die Aufgaben des Strahltransportsystems sind wie folgt: Einfadelung des voraufgeweiteten La-
serstrahls in das Projektionsteleskop mit einem Winkelfehler kleiner als 5 urad fiir alle Tele-
skoppositionen. Diese Bedingung fiir eine beugungsbegrenzte Abbildung wird nicht durch die
Forderung eines Strahljitters am Teleskopeingang kleiner als 32 prad (entprechend 2 prad am
Ausgang) unterboten, weil jeder verbleibende Strahljitter durch Verarbeitung der WFS Tip-
Tilt-Information minimiert werden kann. Und nicht zuletzt soll beim Strahltransport die zir-
kulare Polarisation am Ausgang des Teleskops fiir alle Teleskoppositionen (das heifit bei sich
dndernden Reflexionswinkeln) erhalten bleiben.

2.5.3.1 Strahllage-Steuerung und -Regelung

Um den oben genannten Anforderungen zu geniigen sind insgesamt vier Regelschleifen imple-
mentiert. Diese sind in Abb. 2.26 schematisch dargestellt (vgl. auch Abb. 2.1) .

Zwei Regelkreise dienen zum Einfideln des Lichts in das Projektionsteleskop. Eine untere
Strahllageregelung steuert die Spiegel MC2 und MT1. Zusammen mit dem vom Haupttele-
skop kontrollierten Coudé-Spiegel S5 werden damit die Teleskopbewegung und Durchbiegungen
im Coudé-Strahlengang ausgeglichen, damit der Laserstrahl moglichst exakt auf der Deklinati-
onsachse des 3.5-m-Teleskops zu liegen kommt. Es sind jeweils zwei geregelte Spiegel notwendig,
da die Laserstrahllage im Raum durch vier Freiheitsgrade beschrieben wird, Zentrierung und
Verkippung zur optischen Achse. Die untere Regelschleife hat den Laserstrahl dabei so genau zu
positionieren, dafl der Strahl im Fangbereich der oberen Strahllageregelung liegt. Dazu reicht
eine Stabilisierung der Strahllage bei MT1 auf + 6’ bei einer Bandbreite von etwa 1 Hz. Die
beiden Spiegel MT3 und MT4 unmittelbar vor Eingang des Projektionsteleskops werden von
der oberen Strahllageregelung gesteuert.

Die Strahllage wird mit insgesamt vier PSDs gemessen. Zwei PSDs, PSD1 und PSD2 in Abb.
2.26, sind im Reflexionspfad des Fensters W4 vor MT1 installiert. Sie messen die Strahllage
mittels des Argon-lonenlaserpilotstrahls, der auf beide PSDs fokussiert wird. PSD2 ist sowohl
im Reflexionspfad des Strahlteilers im von W4 ausgekoppelten Licht als auch in dem von MT1.
Letzterer wird somit mittels des PSD2-Signals geregelt. Weil das PSD1-Signal von der MT1-
Bewegung entkoppelt ist, wird im Proportional-Integral-Regelalgorithmus zuerst MC2 so ge-
steuert, dafl das PSD1-Fehlersignal gegen Null geht. Da der Farbstofflaserstrahl und der Argon-
Tonenlaserpilotstrahl zusammenfallen, sind beide PSDs mit Interferenzfiltern, zentriert um 514
nm, ausgeriistet. Der hier verwendete fokussierte Pilotstrahl hat zwei Vorteile. Zum einen kann
man den Vorteil von PSDs gegeniiber Quadrantendetektoren, ndmlich dafl das Licht auf einen
kleineren Brennfleck fokussiert werden kann, ohne daf es in einer Liicke auf der Detektorfliche
verschwindet, ausnutzen. Durch den kleineren Fokusdurchmesser wird die Messung unempfind-
licher gegeniiber Luftturbulenzen und eventuell auftretenden Interferenzmustern. Zum anderen
mufl man mit dem fokussierten Pilotstrahl nur einmal Licht zur vollstindigen Bestimmung der
Strahllage auskoppeln. Auch ist es sehr bequem, einen gegeniiber dem Farbstofflaser einfacher
zu handhabenden und in seiner Lichtleistung unkomplizierter zu variierenden Pilotlaserstrahl
nur fiir Arbeiten mit der Strahllageregelung zur Verfiigung zu haben. Wiirde man bei MT1 den
kollimierten Farbstofflaserstrahl einmal auskoppeln, briuchte man wegen des verhdltnismassig
groflen Strahldurchmessers entsprechend grofle freie Aperturen zur Messung des Strahlversat-
zes. Letztere Messung kann ja nicht mit einem in den Fokus gestellten PSD realisiert werden,
da dieses nur empfindlich gegen eine Strahlverkippung ist. Das heifit zur Messung des axialen
Versatzes mufl das zweite PSD auflerhalb des Fokus stehen (vgl. Abb. 2.27); entsprechnend
empfindlicher ist diese Messung dann gegeniiber kleinskaligen Stérungen, etwa durch Lufttur-
bulenzen oder Interferenzeffekte, das heifit die Messungen derselben sind mit einem h&heren
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Abbildung 2.26: Schematische Darstellung des Strahltransportsystems. Die Bedeutung der ein-
zelnen Komponenten ist im Text erklért.
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Abbildung 2.27: Ein Schema zur Messung der absoluten Laserstrahllage in ALFA. Das ausge-
koppelte Laserlicht kommt von links und wird mittels der Linse L (Brennweite f) auf das PSD 1
fokussiert. Dieser Detektor ist nur empfindlich gegeniiber einer Strahlverkippung. Nur mit dem,
iiber die Keilplatte KP auflerhalb des Fokus von L plazierten PSD 2 kann auch die Strahlzentrie-
rung zur optischen Achse gemessen werden. Eine intrafokale Position von PSD2 minimiert die
Kopplung zwischen der Messung von Parallelversatz und Verkippung. Ein PSD zur Messung der
Strahlverkippung erlaubt gegeniiber einer Qudrantendiode kleinere Brennflecken und wird da-
mit unempfindlicher gegeniiber kleinskaligen Stérungen im ausgekoppelten Strahldurchmesser.
Um eine Strahlverkippung mit einer Auflésung von A« messen zu kénnen, ist fiir eine gegebene
PSD-Gréfle L sowie einer Auflssung ADC' in der A/D-Wandlung des PSD-Vorverstirkersignals
eine Brennweite f = ADLW erforderlich. Fiir die hiervorliegende Anwendung (L1 = 5 mm,
ADC = 4096, Aa = 17) also f = 240 mm. Um mit dieser Brennweite die Strahlzentrierung mit
einer Genauigkeit Ay zu messen, ist eine Defokussierung des PSD2 um |df| = #Cfﬁy nétig.
Hier (L3 = 20 mm, ADC = 4096, Ay = 0.05 mm) also df = —23 mm. Zum gemessenen Betrag
von Ay addiert sich auch ein Winkelversatz Aa gemdfi Ay = %(f +df)Aa. Fiir eine méglichst
schnelle und stabile Strahllageregelung mufl daher nach jeder vollstindigen Datenaufnahmne
erst der Fehler Aa gegen den Nullpunkt geregelt werden.

Rauschen behaftet. Wegen dem gréfleren Strahldurchmesser ist auch das Prinzip der Zwei-
Punkte-Strahllagenmessung, wie es am Ausgang des Farbstofflasers (vgl. Abb. 2.2) angewendet
wird, hier nicht sehr praktikabel.

Das Konzept mit zusitzlichen, fokussierten Pilotstrahlen wurde in der oberen Strahllagenmes-
sung nicht beibehalten, da die Genauigkeit mit der die Kollinearitdt von Farbstofflaserstrahl
und Pilostrahl aufrechterhalten werden konnte, nicht ausreichte, um den Laserstrahl mit der
erforderlichen Genauigkeit in das Projektionsteleskop einzufideln. Unvermeidliche Abweichun-
gen vom exakten Zusammenfallen der verschiedenfarbigen Strahlen in der unteren Regelschleife,
etwa durch thermische Drifteffekte, sind wegen der dort gréfleren zuléssigen Toleranzen in der
Strahllage unkritisch. Im Beobachtungsbetrieb wird im oberen Regelkreis die axiale Strahlla-
ge mit ausgekoppelten Farbstofflaserlicht gemessen. Dazu wird das einmal ausgekoppelte und
spektral gefilterte Licht zum einen konvergent auf ein aufierhalb des Fokus plazierten PSD4 ge-
lenkt, das den Parallelversatz des Strahls mifit (PSD2 im Schema von Abb. 2.27). Damit wird
das Fehlersignal fiir den Spiegel MT3 gewonnen. Mit diesem Spiegel wird im wesentlichen die
Ausleuchtung der Austrittspupille des Projektionsteleskop festgelegt (zum Beispiel Off-Axis mit
einem kleineren Strahldurchmesser bei schlechtem Seeing). Ein Teil des ausgekoppelten Farb-
stofflaserlichts wird ebenso auf das PSD3 fokussiert, deren Fehlersignal die Strahlverkippung
angibt und den Spiegel MT4 steuert. Da nur der letzte Spiegel mit einer hohen Bandbreite
geregelt werden mufl (etwa 10 Hz), wird zur besseren Entkoppelung der Bewegungen von MT3
und MT4 im oberen Regelkreis der Austrittspupillen-Selektor MT3 nur alle 100 ms angesteuert.
Dadurch ist das, bei Anwesenheit von Luftturbulenzen mit Koh&renzldngen deutlich kleiner als
dem Strahldurchmesser stirker mit Rauschen behaftete Signal des PSD4 fiir die Zentriermes-
sung auch bei ungiinstigen Verhiltnissen noch gut verwertbar.
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Abbildung 2.28: Schematische Darstellung eines Aufbaus fiir den Laserlichttransport nach
Mb5/M6 in Abb. 2.2 mittels einer Glasfaser (TFM). L5/16/L7 ist der Vario-Strahlvoraufweiter,
jetzt unmittelbar vor dem Projektionsteleskop. PM ist ein elektro-optischer Modulator zur Fre-
quenzmodulation (s. Text). Mit Hilfe des Fensters W kann sowohl das injezierte als auch das
riickgestreute Licht analysiert werden. VA ist ein variabler Abschwécher, mit dem eine langsame
thermische Anpassung der Faser wihrend der Einkoppelung erreicht werden kann.

Mehrere Video-Kameras (S5-Cam, MT1-Cam, MT3-Cam und Dome-Cam) erlauben eine ein-
fache manuelle Grobjustage der Laserstrahlen. Diese ist von Zeit zu Zeit nétig, wenn wegen
hysteresebehafteten Drifteffekten neue PSD-Nullpunkte zu ermitteln sind. Fiir das Projektion-
steleskop selbst wurde aus einer Vielzahl von Teleskoppositionen ein Modell fiir seine Durch-
biegung experimentell ermittelt. Damit kann fiir die Regelung ein Offset auf die Bewegung von
MT3 und MT4 gegeben werden, der ein ausreichend genaues und reproduzierbares Einfideln
auf die optische Achse des Projektionsteleskop auch fiir horizontnahe Beobachtungsobjekte ga-
rantiert.

2.5.3.2 Strahldiagnose

Am Eingang vor dem Projektionsteleskop befinden sich nicht nur die Detektoren fiir die Strahl-
lagemessung sondern weitere Diagnoseeinrichtungen, die eine Optimierung des LLSs erleich-
tern. Dazu geh6ren das Bolometer PM2 zur Offline-Leistungsmessung, ein CCD-Kamerasystem
(BP) zur Bestimmung des Intensititsprofils des Laserstrahls und ein 9 x 9 Shack-Hartman
Wellenfront-Sensor (WFS). Mit der (von einer Kamera beobachteten) Shear-Interferometerplatte
SP wird die Kollimation des eingefiddelten Laserstrahls kontrolliert. Genauere Einzelheiten zum
MeBaufbau finden sich in Rabien et al. (1998) beziehungsweise Rabien (1999).

Am Ausgang des Projektionsteleskop wird mit dem Detektor POL der Betrag der Halbachsen
und des Positionswinkels der Polarisationsellipse des projeziertes Lichts bestimmt. Daraus wird
ein neuer Positionswinkel fiir das motorisierte Viertelwellenlingenpldttchen QWP in Abb. 2.2
berechnet, so daf} zirkular polarisiertes Licht am Teleskopausgang zur Verfiigung steht. Eine
ausfiihrliche Beschreibung dieser Mefeinrichtung ist in Rabien (1999) zu finden.

2.5.3.3 Glasfaser-Ubertragung

Zum Abschluf} dieses Kapitels soll noch auf die Mdoglichkeit eingegangen werden, dafl Laser-
licht mit einem Lichtwellenleiter zum Projektionsteleskop zu tranportieren. Diese Losung hitte
zum einen den Vorteil unempfindlicher gegen stérende Luftturbulenzen in der Teleskopkup-
pel zu sein. Benutzt man zudem eine Monomodenfaser zum Transport, hitte man durch die
rdumliche Filterwirkung der Faser einen vollstindig beugungsbegrenzten Strahl am Ausgang
des Lichtwellenleiters. Erste Untersuchungen diesbeziiglich mit dem ALFA-Laser habe ich in
Zusammenarbeit mit der ESO durchgefiihrt.

In Abb. 2.28 ist der entprechende Versuchsaufbau zum Laserlichttransport mittels einer Glasfa-
ser schematisch dargestellt. Die wichtigsten potentiellen Verlustfaktoren im Durchsatz der Faser
sind: 1. Ein- und Auskoppelverluste. Diese schlieen Fresnel-Reflexionen und optische Moden-
Fehlanpassung am Eingang ein. 2. Verluste aufgrund eines Kern/Mantel-Ubersprechens, ver-
ursacht durch Streuung an der Grenzfiche und durch Umwandlung von urspriinglich im Kern
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gefiihrten Moden in stark geddmpfte Mantel-Moden beim Biegen. 3. Lineare Absorption und
Streuung in der Faser. 4. Stimulierte Brillouin-Streuung.

Die optimale Brennweite fop,; der Linse L4 in Abb. 2.28, die den freien Laserstrahl auf den Ein-
gang der Faser fokussiert, ergibt sich aus der Forderung, dafl der Eingangsstrahl mit Radius w;
auf einen Brennfleckdurchmesser an der Fasereintrittsfliche gleich dem Durchmesser der gefiihr-
ten Grundmode, dyr, abgebildet wird, oder mit Gl. (2.63) und der einfallenden Strahltaille

am Ort der Linse:

Tw;dpMF

fopr = —5— - (2.83)

Ist der Eingangstrahl nicht vollstindig beugungsbegrenzt, dafl heifit durch M2 > 1 charakteri-
siert, verringert sich die optimale Brennweite um den Faktor M. Die gefiihrte Grundmode kann
durch eine GauB-Funktion angenihert werden, deren 1/e2-Weite gegeben ist durch (Snitzer
1961, Siegmund 1978):

dyr = 2a(0.65+ 1.619V 1% 4 2.879V~6) . (2.84)

Der Modendfelddurchmesser hingt vom normalisierten Frequenzparameter oder V-Zahl der
Faser ab:

V= 27%1\/;1 , (2.85)
mit NA als der numerischen Apertur der Faser:
NA = (n? +n,H)Y?, (2.86)

wobei n und npr den Brechungsindex des Faserkerns beziehungsweise des Mantels bezeichnen.
Bei einer gegeben Wellenlidnge ist das Quadrat von V proportional zur Zahl der gefiihrten
Moden (bei einer Stufenindexfaser ist der Proportionalititsfaktor gleich 0.5). Die Bedingung
fiir Monomodenstransport in einer zylindersymmetrischen Stufenindexfaser ist gegeben durch:
0 <=V < 2.405 (Snitzer 1961). Mit Gl. (2.85) folgt damit eine untere Abschneidewellenliinge,
A¢, flir Monomodeniibertragung:

Ao = 2.613aNVA . (2.87)

Von fop: abweichende Brennweiten oder variierende Eingangsstrahlradien fiithren zu einer Fehl-
anpassung, die bei der hier betrachteten Geometrie zu folgender Einkoppeleffizienz, Rg, fiihren:

2wfdMF

Rp=—"—"—
B wf2+dMF2

(2.88)

mit wy als dem Brennfleckradius gemif Gl. (2.63).

Ein méglichst grofler Modenfelddurchmesser ist nicht nur im Hinblick auf eine Abschwichung
der Justieranforderdungen wiinschenswert. Auch die im Kern auftretenden Leistungsdichten
und damit verbundene nichtlineare Streuprozesse kénnen auf diese Weise minimiert werden.
Der Modenfelddurchmesser steigt nicht nur mit wachsendem nominellen Kerndurchmesser son-
dern auch mit abnehmender numerischer Apertur der Faser. Um die Wellenleiter-Verluste beim
Biegen der Faser auf héchstens einige Prozent zu beschrinken, sollte die numerische Apertur
nicht kleiner als NA = 0.08 gewdhlt werden (bei einem angenomenen Biegeradius von minimal
10 cm; Gambling, Matsumura und Ragdale 1979). Zusammen mit Gl. (2.87) folgt daraus ein
maximaler Kerndurchmesser von 2a¢ = 5.5 pym fiir Monomodenbetrieb bei 589 nm. Fiir die-
se Faserparameter soll im folgenden nun die maximale Laserleistung ermittelt werden, die in
einer reinen Monomodenfaser transportiert werden kann, bevor stimulierte Brillouin-Streuung
beginnt, den Durchsatz zu begrenzen.

Die stimulierte Brillouin-Streuung (SBS) hat ihren Ursprung in einer vom Laserlicht elektro-
striktiv induzierten stehenden akustischen Welle in der Faser. Am damit verbundenen Dichtegit-
ter wird das eingestrahlte Licht in der Faser gestreut, und zwar in Riickwértsrichtung als Folge
der Impulserhaltung. Energieerhaltung im Prozess erfordert, dafl die Frequenzdifferenz zwischen
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dem erzeugten Stokes-Licht und dem Pumplicht (Wellenlinge A), die Brillouin-Verschiebung vg,
gleich der akustischen Phononenfrequenz in der Faser ist (Kaiser und Maier 1972):

2nvsg
vp = ) 3

(2.89)

mit vg als der Schallgeschwindigkeit in der Faser.

Die zeitunabhéingige Differentialgleichung fiir die Photonen-Besetzungszahl einer Stokes-Mode,
Ng, ist:

d

ENS = agNg — ’)/Ip (NS =+ 1) s (2.90)
mit v als dem wellenldngenabhéngigen SBS-Verstarkungskoeffzienten, I, = I,(z) als der Pum-
pintensitdt, as als dem linearen Abschwichungskoeefizienten fiir das Stokes-Licht und z als der
Entfernung vom Fasereingang. Die letzte Gleichung fiihrt zu folgender Losung fiir die gesamte
Leistung P;(0) im riickgestreuten Stokes-Licht (Smith 1972, Kaiser und Maier 1972, Cotter
1983, Lichtman und Friesem 1987):

VT he [v0P,(0)
P(0) = —— A
( ) 2 A O{Aeff VB
exp{—2aL + %’;E(j)[l —exp(—al)]} 1 (291)
%glemp(—aL) — 2a %&9 — 2a

mit o als der SBS-Verstidrkung in Resonanz, Avg als der Linienbreite (FWHM) des SBS-
Verstarkungsprofils, P,(0) als der einfallenden Pumpleistung, A.;; als dem effektiven Faser-
Querschnitt, L als der Faserlinge, und « als dem linearen Abschwichungskoeffizient des Medi-
ums. Die Spitzen-SBS-Verstirkung is gegeben durch:

27" p? K

= 2.92
o cpovsA2(Avg + Ayy) ' ( )

mit Ay, als der intrinsischen Laserlinienbreite (FWHM), p als der elastooptischen Konstanten
des Fasermaterials, po als seiner mittleren Dichte, und K = 1(0.5) fiir eine (nicht-)polarisations-
erhaltende Faser. Die Linienbreite des stimuliert gestreuten Lichts ist in guter Niherung gleich
der Linienbreite der spontanen Brillouin-Streuung, und fiir das riickgestreute Licht gegeben
durch: \

Avg = "/\iz : (2.93)
mit 5 als der kinematischen Viskositit des Faserkernmaterials. Der fiir den stimulierten Streu-
prozess wesentliche Faserquerschnitt ist fiir eine Multimodenfaser durch A.;; = ma? gegeben,
fiir eine Monomodenfaser gilt A.fy = md,, 72 /4. Gl. (2.91) wurde unter den folgenden fiinf
Annahmen aus Gl. (2.90) abgeleitet: 1. Das Pumplichtspektrum besteht aus einer einzigen Li-
nie mit einem Lorentz-Profil. 2. Die Kohéirenzlinge des Pumplichts ist sehr viel kleiner als
die charakteristische SBS-Verstirkungsldnge, das heifit ¢/(27rAy;) < L. In der Praxis gilt dies
fiir Lichtwellenleiter ldnger als ein paar Meter. 3. Der Intensitdtsverlauf des Pumplichts ist
durch I, (z) = I,(0) exp(—az) gegeben, das heiit wird nicht durch das Stokes-Licht beeinflufit.
Diese Annahme ist gerechtfertigt, wenn nur die Schwelle des SBS-Prozess interessiert. 4. Nur
spontane Emission wird verstédrkt. 5. Der lineare Abschwichungskoeffizient fiir das Pump- und
das Stokes-Licht ist gleich, das heifit as = a, =: a. Diese Annahme ist gerechtfertigt, weil
vp L ¢/

Da die SBS-Verstdrkung durch das Faltungsprodukt zwischen dem Pump-Spektrum und dem
Verstarkungsprofil gegeben ist, kann der Einflul des SBS-Effekts auf den Durchsatz der Fa-
ser durch eine spektrale Verbreiterung des Laserlinienprofils reduziert werden. Im folgenden
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wird ein Einzelfrequenz-Laser angenommen, dessen Linienbreite durch einen externen, transver-
sal betriebenen elektro-optischen Modulator vergréfert wird. Das Pumplichtspektrum besteht
dann aus mehreren longitudinalen Moden (mit j indiziert), deren gegenseitiger Abstand durch
die Modulationsbandbreite Av,, gegeben ist, und deren relative Intensititsverteilung P, ; eine
Funktion der mit dem elektro-optischen Kristall maximal erreichbaren Phasenverschiebung ¢,,
ist (Yariv 1971):

Poy = Ji(6m)?, (2.94)
mit J; als der Bessel-Funktion der Ordnung j. Die in der Faser erzeugten Stokes-Moden sind
ebenfalls dquidistant, mit einem Abstand gegeben durch Awy,. Falls ¢/(2rAy)) € L wech-
selwirkt zunichst jede Stokes-Mode mit einer jeden Pump-Mode, und umgekehrt. Die Wech-
selwirkungsbandbreite ist allerdings durch die Brillouin-Linienbreite begrenzt, das heifit fiir
Av,, > Avp wird jede Pump-Mode nur eine einzige, eigene Stokes-Welle erzeugen. In die-
sem Grenzfall und fiir eine gleichméfige Intensitdtsverteilung innerhalb der Pump-Moden, wird
die SBS-Verstiarkung dann um einen Faktor gegeniiber der Anregung mit Einzelfrequenz-Licht
der gleichen Gesamt-Leistung reduziert, der gleich der Anzahl der longitudinalen Moden ist.
Im allgemeinen wird dieser, im folgenden als p.;; bezeichnete Reduktionsfaktor sowohl von
der Intensitdtsverteilung der Pump-Moden als auch von dem Verhéltnis zwischen Modulations-
und Brillouin-Bandbreite abhingen. Gemittelt tiber alle Moden und normalisiert auf die SBS-
Verstarkung fiir eine Einzelfrequenz-Pumpmode der gleichen Gesamtleistung 148t sich der obige
Reduktionsfaktor schreiben als:

Ei Pi

Pett = i
Zi,p,—:max(p) 1+ Zi,p,—;émax(p) mapz(p)

, (2.95)

mit P

pi=) Z 5. (2.96)

1+ (- 9)? (%)

Im folgenden wird die kritische Pumpleistung P, . als diejenige Eingangsleistung definiert, fiir
die die Leistung im riickgestreuten Stokes-Licht gleich 1 % der Pumpleistung bei z = 0 ist. Zur
Berechnung der kritischen Leistung im Fall frequenzmodulierten Lichts ist die Pumpleistung
durch die effektive Eingangsleistung F, — Fp * poyy zu ersetzen. In Abb. 2.29 ist die kriti-
sche Eingangsleistung fiir eine 30-m-lange, polarisationserhaltende und Parameter-optimierte
Monomoden-Quarzglasfaser bei 589 nm als Funktion der Modulationparamter gezeigt. Die lo-
kalen Maximas bei den maximalen Phasenverschiebungen ¢,, = 1.5 rad, 2.7 rad, 3.8 rad und
4.9 rad (usw.) entsprechen den gleichférmigsten Leistungsverteilungen innerhalb der erzeugten
Pump-Moden. Die zugrundegelegten Materialkonstanten sind pgp = 2.21x10% kg m~3, p = 0.286,
vs = 5.960 x 103 m s™1, n = 1.458, @ = 0.003 m~1, n = 1.805 x 107° m? s=1 (Pressley 1971,
Rowell et al. 1979). Entsprechend ist fiir A = 589 nm vp = 30 GHz, Avp = 111 MHz, und
Yo=24x10"1"1mw-! (fiir Ay; — 0 und K = 0.5). Die bislang mit verschiedenen Glasfasern
durchgefiihrten Versuche bestitigen die Modellvorhersagen (Bonaccini und Hackenberg 1999).
Der effektive Riickstreukoeffizient der mesophérischen Natrium-Atome ergibt sich aus der Fal-
tung des modulierten Laserspektrums mit dem Natrium-Absorptionsprofil (vgl. Kap. 1.3). In
Abb. 2.30 ist die, aus der kritischen Transportleistung obiger Monomoden-Glasfaser sich er-
gebende LGS-Helligkeit als Funktion der Modulationsparameter gezeigt. Dazu wurden mit-
telgute Einsatzbedingungen angenommen, das heifit ¢ = 45°, 05(V,0°) = 1.0”, T4 (0°) = 0.77,
pNa = 6x 103 m~2 sowie Tp = 0.7. Wie man sieht, liegen die optimalen Frequenzmodulations-
zu Brillouin-Bandbreiten-Verhédltnisse zwischen eins und zwei. Fiir kleinere Verh&ltnisse be-
grenzt die niedrigere kritische Fasereingangsleistung die LGS-Helligkeit unabhéngig von der mit
dem Modulator maximal erreichbaren Phasenverschiebung. Fiir groflere Bandbreitenverhaltnis-
se hingegen begrenzt die Abnahme im Uberlapp-Integral zwischen dem Doppler-verbreiterten
Natrium-Absorptionsprofil und dem Anregungsspektrum die Leitstern-Helligkeit. Die Zunahme
der LGS-Helligkeit séttigt fiir maximale Phasenverschiebungen grofler als 2.7 rad. Daraus, und
auch im Hinblick auf eine Minimierung der elektrischen Leistung, die zum Betrieb des elektro-
optischen Modulators erforderlich ist, ergibt sich eine optimale maximale Phasenverschiebung
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Abbildung 2.29: Kritische Eingangsleistung P, . fiir eine 30-m-lange, polarisationserhaltende
und Parameter-optimierte Monomoden-Quarzglasfaser als Funktion des Frequenzmodulations-
zu Brillouin-Bandbreiten-Verhéltnisses Av,, /Avp und der jeweils maximal erreichbaren Pha-
senverschiebung ¢,,. Es wurde eine Frequenzmodulation mit einem transversalen elektro-
optischen Modulator angenommen.

S L oV

Abbildung 2.30: Erwartete LGS-Helligkeit bei Lichttransport mit einer Monomoden-Glasfaser
als Funktion der Frequenzmodulations-Parameter. Die Faserparameter sind desselben wie
fiir Abb. 2.29. Es wurden mittelgute Finsatzbedingungen angenommen, das heifit { = 45°,
0s(V,0°) = 1.0", T4(0°) = 0.77, pnoa = 6 x 10 m~2, sowie Tp = 0.7.



124 KAPITEL 2. DAS LASERLEITSTERN-SYSTEM VON ALFA

Abschnitt | Peff | L (m) | 2a (pm)

lang 0.20 | 27.9 13.5
Taper 0.33 1.1 -
kurz 1 1.0 5.5

Tabelle 2.6: Design-Parameter einer hybriden Faser mit NA = 0.08, die 10 W Lichtleistung
bei 589 nm beugungsbegrenzt iiber 30 m transportieren kann. Es wurde eine Laser-Bandbreite
beziehungsweise Frequenzmodulation angenommen, die ein peyy = 0.20 im langen Abschnitt
ergibt.

von ¢,, = 3.8 rad. Das dazugehdrige optimale Bandbreitenverhiltnis ist Av,,/Avp = 1. Mit
diesen Parametern wire die LGS-Heligkeit fiir die oben angenommenen Einsatzbedingungen
auf 9.5 mag (nicht zirkular-polarisierte Anregung) bei Laserlicht-Transport mit einer reinen
Monomodenfaser begrenzt.

Eine Moglichkeit, die LGS-Helligkeit in einem Fasergefiihrten Strahltransportsystem weiter zu
steigern, ist die Trennung der beiden Aufgaben des Lichtwellenleiters (ndmlich Transport ho-
her Leistungen und der beugungsbegrenzter Ausgangsstrahl) in zwei physikalische Abschnitte.
Tab. 2.6 falt die Spezifikation einer solchen hybriden Faser fiir den Einsatz mit einem breitban-
digem beziehungsweise frequenzmoduliertem 10-W-Natrium-Laser zusammen. Der erste lange
Abschnitt kann iiber einen Taper direkt mit dem kurzen, die Mode reinigenden Abschnitt ver-
bunden werden. Mit diesem System ist unter den gleichen Einsatzbedingungen wie oben eine
L.GS-Helligkeit von 8.0 mag (nicht zirkular-polarisierte Anregung) zu erwarten.

2.6 Messungen am Laser-Leitstern

In diesem Abschnitt werden die wichtigsten Ergebnisse der bisher vorgenommem Messungen
am LLS zusammengefafit. Diese umfassen die Extinktion, das Dichteprofil der Natrium-Schicht,
die Helligkeit sowie die Grofle und Bewegung des LLSs am Himmel.

2.6.1 Atmosphirische Extinktion und das Dichteprofil der Natrium-
Schicht

Wéihrend nahezu aller bisher durchgefiihrten ALFA-Beobachtungskampangnen (Start Anfang
1996) waren die Beobachtungsbedigungen auf Calar Alto fiir Messungen mit dem LLS deutlich
schlechter als erwartet (s. Tab. 2.7). Die Seeing-Verhéltnisse und die Transparenz der Atmo-
sphire erlaubten es, den Regelkreis des AO-Systems in etwa 50 % der zur Verfiigung gestande-
nen Nichte zu optimieren beziehungsweise zu schlieen (in der Regel auf Leitsterne heller als
etwa 10te GroBenklasse). Weniger als drei Viertel dieser Nichte waren geeignet, wissenschaft-
liche Messungen an astronomischen Objekten durchzufiihren. Fiir ein Seeing besser als eine
Bogensekunde im Sichtbaren betrug die Grenzgréfie fiir eine ernstzunehmende Bildverbesse-
rung etwa 12 mag und 14 mag zur Korrektur der hdheren Ordnungen beziehungsweise Tip-Tilt.
Ausschliefllich der verlorenen Zeit wegen technischer Probleme waren fiir Messungen am LLS
nur etwa 30 % aller Nichte geeignet. Brauchbar fiir AO-Messungen mit dem LLS waren etwa
20 % aller Nichte. Die letzte Zahl wurde hauptsichlich durch die Transparenz der Atmosphire
und (zumindest nach dem bisherigen Datenmaterial beurteilt) weniger durch Schwankungen
in der Anzahldichte der mesosphérischen Natrium-Atome bestimmt. So war im Winter und
Friihjahr die H6he der Inversionschicht hiufig deutlich oberhalb des Observatoriums, was zu
einer zusitzlichen Abnahme der Transparenz der Atmosphére fiir das 589-nm Licht von im
Mittel einer Magnitude (integriert iiber beide Ausbreitungsrichtungen) fiihrte.

Deutlicher stérender fiir die ALFA-Bobachtungen im Verlauf eines Jahres war jedoch Zirrus-
Bewo6lkung und erhéhte Streuung an hohen Luft-Aerosolen, die sich iiber Calar Alto offensicht-
lich wegen dem kaum durch Kiistengebirgsketten abgeschirmten Meereseinflul vor allem im
Sommer und Herbst in den umgebenden sand- und staubreichen Télern bilden. Die fiir eine
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AO NLS Technik 50 %
AO NLS Wissenschaft | 35 %
AO LLS Technik 30 %
AO LLS Wissenschaft | 20 %

Tabelle 2.7: Beobachtungseffizienz des ALFA-Systems seit seiner Inbetriebnahme 1996. Die
Zahlen geben den ungefihren Bruchteil an der Gesamtheit aller zugeschriebenen Beobach-
tungsnéchte wieder, die fiir den jeweiligen Einsatzzweck brauchbar (das heifit aber keinesfalls
schon optimal) waren beziehungsweise es ohne technische Anfangsprobleme gewesen wéiren. Die
nur méfig hohe wissenschaftliche Finsatzfrequenz des LLS-gestiitzen AO-Systems ist die Kon-
sequenz aus der bisherigen Erfahrung, daf fiir eine deutliche Bildverbesserung das Ausgangs-
Seeing besser als 1.2” im Sichtbaren sein mufl und zugleich die atmospédhrische FEin-Weg-
Extinktion nicht gréBer als etwa eine Magnitude bei 589 nm betragen darf. Der relative Anteil
der wissenschaftlich brauchbaren Néichte an denjenigen, die zur jeweiligen technischen Opti-
mierung geeignet waren, ist fiir den LLS-unterstiitzten Fall um etwa 10 % héher als im Fall
eines natiirlichen Leitstern (NLS). Dies ist eine Folge davon, da8 die WFS-Grenzgrdfe fiir eine
signifikante Bildverbesserung bei Korrektur auf einen NLS etwa 12 Magnituden betrigt, die
Helligkeit des LLSs aber unter guten Bedingungen im Mittel bei 9.5 mag liegt.

solche Nacht typischen Beobachtungsverhiltnisse gibt Abb. 2.31 wieder. Sie zeigt die Intensitit
der mit der ALIENS-Kamera aufgenommenen Lichtstreuung entlang des zum Zenit projezierten
Laserstrahls. Zum Vergleich ist das Riickstreuprofil fiir eine Nacht mit verhdltnisméaflig guten
Beobachtungsbedingungen (keine Inversionswetterlage, relative Luftfeuchtigkeit in Bodennihe
etwa 30%) dargestellt. Die in diesem Fall nur miBig variierende Signalspitze wurde durch eine
diinne Zirruswolke verursacht. Wegen der niedrigen rdumlichen Auflésung von ALIENS kann
die Hohe dieser Wolken nicht mehr sehr genau bestimmt werden. In der schlechten, aber wolken-
losen Nacht beobachtet man zur bereits erh6hten Streuung aus niedrigen Hohen in etwa 15 km
Hohe eine nochmals verstirkte Riickstreuung, die auf eine vermehrte Konzentrationen an Aero-
solen zuriickzufiihren ist, welche durch groiriumige konvektive Luftstromungen entstanden ist.
Die relative Luftfeuchtigkeit betrug bei dieser Messung etwa 60 % in Bodenhdhe. Die geschitzte
Abschwichung des Laserstrahls fiir die in Abb. 2.31 gezeigten Verhéltnisse betrdgt in eine Rich-
tung etwa 0.2 beziehungsweise 0.7 Magnituden (normiert wurde mittels Standardstern). Fiir den
h3ufigen Fall dichterer Zirruswolken als in Abb. 2.31 betrégt die gesamte Abschwichung (daf
heifit tiber beide Ausbreitungsrichtungen integriert) alleine etwa 1.5 bis 2.5 Magnituden (bis
zu Objekthohen {iber dem Horizont von etwa 30°). Somit ist in den fiir normale astronomi-
sche Beobachtungen im Visuellen und Nahinfraroten tauglichen Néichten auf Calar Alto unter
ungiinstigen Verhéltnissen mit einer Schwankungsbreite von etwa 0.5 - 3.5 Magnituden fiir die
in die Helligkeit des LLSs eingehende atmosphérische Gesamttransmission im Verlauf eines
Jahres zu rechnen (fiir Zenitdistanzen iiber einen Bereich von 0 bis 60°). Das ist um etwa 1.5
Magnituden schlechter als fiir einen guten Standort erwartet wird (vgl. Tab 1.2.2).

Wie sich Néchte mit unterschiedlich stark ausgeprigter Lichtstreuung auf Aufnahmen mit der
TV-Leiteinrichtung (TV-Guider) auf der AO-Bank darstellen, ist in Abb. 2.32 exemplarisch
fiir drei unterschiedliche Bedingungen dargestellt. Um eine bessere vertikale Auflésung im ver-
tikalen Streuprofil zu erreichen, wurden Messungen der Lichtstreuung des ALFA-Laserstrahls
— einschliellich der Resonanzstreuung — auch vom 2.2-m- beziehungsweise 1.2-m-Teleskop auf
Calar Alto durchgefiihrt (Delplancke et al. 1998, O’Sullivan et al. 1998). Abb. 2.33 zeigt ein
mit dem 1.2-m-Teleskop aufgenommenen Schnappschufi (5 Minuten Belichtungszeit) des Hel-
ligkeitsprofils des LLSs, der am Ort des Nachbarteleskops aufgrund eines Abstand von etwa 300
m zum 3.5-m-Teleskop tiber etwa 100” elongiert erscheint. Eine diinne, oberhalb der mittleren
Dichteverteilung auftretende Natrium-Schicht ist erkennbar. Diese zusitzliche Schicht hatte sich
innerhalb weniger zehn Minuten ausgebildet und bestand iiber etwa 5 Stunden, wobei sich das
Dichtemaximum langsam absenkte. Der Helligkeitsunterschied zur Hintergrundschicht betrug
wahrend dieser Zeit maximal etwa den Faktor 2.5. Die H6henvariation des Dichtemaximums
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Abbildung 2.31: Aus ALIENS-Daten ermittelte exemplarische vertikale Streuprofile des zum
Zenit projezierten Laserstrahls zur Mitte einer Nacht. Die durchgezogene Linie représentiert
eine Messung unter guten Beobachtungsbedingungen (niedrige Lufteuchtigkeit, niedrige Aero-
solkonzentration und nur diinne hohe Zirrusbewdlkung). Bei dem 24 Stunden spiter aufge-
nommenen, strichpunktiert dargestellten Profil war der Himmel zwar wolkenlos, die gemessene
relative Luftfeuchtigkeit in Bodenndhe aber etwa doppelt so grof8 wie in der Nacht zuvor. Das in
mittleren Hohen nochmals verstirkte Riickstreusignal ist auf eine erh6hte Aerosolkonzentration
zuriickzufiihren.

von maximal etwa 5 km hétte nach Gl. (1.83) auf dem WFS zu einer Wellenfrontaberration
wegen Defokus von etwa Ajs/2 gefiihrt, der sich bei geschlossenem Regelkreis auch auf das
mit dem wissenschaftlichen Instrument aufgenommene Bild {ibertragen hétte. Wenn sich obi-
ge Zeitskalen und Amplituden bei der Bildung und Bewegung zusitzlicher Schichten auch in
zukiinftigen Messungen bestitigen, kann dieses Problem durch die in Kap. 1.5.3.4 beschriebene
Regelung zur Nachfokussierung des WFSs behoben werden.

Fiir zukiinftige Versuche ist geplant mit einem amplituden-modulierten ALFA-Lasertrahl Mes-
sungen an der Lichtstreuung zusammen mit absoluter Photometrie regelméfliig mit dem 3.5-
m-Teleskop (oder einem daran montierten Huckepack-Teleskop; auch das Projektionsteleskop
kdme dazu in Frage) durchzufiihren. Damit kann geklirt werden, in welchem Bruchteil von
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Abbildung 2.32: TV-Guider-Aufnahmen vom LLS und der Spitze der atmosphérischen Licht-
streuung (Osten rechts, Norden unten). Darunter sind die Schnitte durch den LLS und das
Maximum der Lichtstreuung gezeigt, wobei die Pfeile in den Bildern zwei Punkte der Schnit-
tachse anzeigen und der LLS immer auf dem Nullpunkt der Abszisse liegt. Bild A ist bei
hervorragender Transparenz aufgenommen, wihrend zum Zeitpunkt der Aufnahme B deutlich
schlechtere Bedingungen herrschten und bei Bild C zusdtzlich hohe Zirrusbewdélkung in etwa 10
km Héhe bestand, wodurch die Eintrittspupille des 3.5-m-Teleskops im defokussierten Bild des
Rayleigh-Streukegels besonders deutlich abgebildet wurde. Die Reduktion der LLS-Helligkeit
in B ist nahezu vollstindig auf die Abschwichung des Laserlichts zuriickzufiihren. Man sieht
bei Aufnahme B, dafl Lichtstreuung bis in H6hen von etwa 40 km (20 Pixel oder 7.4” Abstand
vom LLS; LLS-Héhe 90 km) zu einem signifikanten, asymmetrischen Signalhintergrund auf dem
WFS fiihren kann.

Néchten mit ungilinstigen Beobachtungsbedingungen eine Steigerung der Laserleistung um den
Faktor zwei bis vier eine hohere Beobachtungsausbeute erlauben wiirde. Darauf basierend kann
entschieden werden, ob ein Ausbau des bestehenden Lasers fiir die Infrarot-Beobachtungen
sinnvoll ist. Denn mit vertretbarem Aufwand (das heifit weiterhin Dauerstrich-Betrieb) kann
die Ausgangsleistung des Farbstofflasers unter Zuhilfenahme von Verstirkerresonatoren um et-
wa den Faktor zwei bis drei gesteigert werden. Ist mehr erforderlich, sollte eine Investition in
die Fortentwicklung des in Kap. 1.4 vorgestellten skalierbaren Raman-Faser- beziehungsweise
Summenfrequenzlasers, die beide grundséitzlich auch fiir eine Korrektur im Sichtbaren in Frage
kommen, {iberdacht werden.

2.6.2 Helligkeit des Laser-Leitsterns

Bei guter Transparenz lag die im Zenit bisher gemessene integrale Helligkeit des LLSs zwischen
etwa 8.5 und 10.5 Magnituden (&quivalente V-Band Helligkeit bei nicht zirkular polarisier-
ter Anregung des Absorptionsmaximums), wobei die {iber die Nacht gemittelten geringsten
Helligkeit immer wihrend der Sommermonate gemessen wurde. Die bisher gréfite beobachtete
Helligkeitsvariation wihrend einer Nacht betrug etwa eine Magnitude (Zunahme der Helligkeit
zum Ende der Nacht bei konstanten meteorologischen Bedingungen). Zusammen mit der ge-
messenen tatsichlich das Teleskop verlassenden Laserleistung und geschitzten Werten fiir die
atmosphérische Transmission legen obige Helligkeitswerte Natrium-S&ulendichten im Bereich
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Abbildung 2.33: Schnappschufi des Dichteprofils der mesosphérischen Natrium-Schicht (Inte-
grationszeit 5 min), beobachtet vom 1.2-m-Teleskop auf Calar Alto. Oberhalb der Hintergrund-
schicht hat sich eine etwa 2.5 km dicke sporadische Schicht gebildet.

von 10 bis 1.5 x 10" m? nahe. Um eine statistisch giiltige Aussage iiber die jahreszeitliche und
tégliche Schwankungsbreite der Leitsternhelligkeit auf Calar Alto treffen zu k6énnen ist mehr
Datenmaterial notwendig. Insbesondere Hohenprofile der Natrium-Schicht werden in diesem
Zusammenhang sehr sehr wertvoll sein.

Mit dem ALFA-Laser durchgefiihrte optische Pumpversuche ergaben ein 30 - 80 % hé&heres
Riickstreusignal aus der Natrium-Schicht bei Einstrahlung von zirkular polarisiertem Licht,
abgestimmt auf den (F = 2 & F = 3)- Hyperfeiniibergang gegeniiber dem Fall einer Bestrah-
lung desselben Ubergangs mit nicht zirkular polarisiertem Licht (Rabien 1999). Leider war
die atmosphérische Transparenz wihrend dieser Mefireihen nicht konstant. Die Schwankung in
der Verstirkung des Fluoreszensignals ist aller Wahrscheinlichkeit nach auf eine Variation in
der atmosphérischen Extinktion zuriickzufiihren. Sicher ist jedoch, daf} die relative Erh6hung
der Leitsternhelligkeit auf den Effekt des optischen Pumpens zuriickzufiihren ist. Dies belegt
ein wihrend dieser Versuche aufgenommenes spektrales Linienprofil der mesophérischen Na-
trium Dg-Linie fiir zirkular polarisiertes Anregungslicht. Das in Abb. 2.34 gezeigte Linienpro-
fil zeigt eine deutliche Abweichung von der statistisch gleichverteilten Besetzung der beiden
Hyperfein-Grundzustinde: Das Verhiltnis des Absorptionsmaximums bei Anregung aus dem
F = 2-Grundzustand zum Absorptionsmaximum aus dem F = 1-Grundzustand ist grofler als
das fiir den ungepumten Fall zu erwartende Verhéltnis von 5 : 3 (s. Kap. 1.3.1). Inwieweit eine
Entleerung des F' = 1-Grundzustandes zu der erh6hten Fluoreszenz beitrigt ist hier allerdings
nicht bestimmbar, da aufgrund der ungiinstigen Beobachtungsbedingungen kein Linienprofil bei
linear polarisierter Einstrahlung aufgenommen werden konnte.

2.6.3 Grofle und Bewegung des Laser-Leitsterns

Die bisher gemessenen Ausdehnungen des LLSs waren im Mittel auf das etwa 1.5-fache des
Durchmessers der Seeing-Scheibe eines natiirlichen Sterns begrenzt, wobei der Laserstrahl selbst
nahezu beugungsbegrenzt ist. Eine mogliche Erklarung fiir diese Beobachtung ist, dafl mit der
kleinsten zur Zeit realisierbaren Vergroflerung des Voraufweiters im Strahltransportsystem, der
Durchmesser des projezierten Laserstrahls (minimal 18 ¢cm, vgl. Tab. 2.5) dem Durchmesser der
Turbulenzzellen noch nicht optimal angepaft ist. Auch wenn die Auswertung der mit dem WFS
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Abbildung 2.34: Spektrales Profil des optisch gepumpten mesophérischen Natrium D,-Uber-
gangs. Der zirkulare Polarisationsgrad des eingestrahlten Laserlichts betrug 93 % und die in-
tegrale LLS-Helligkeit wurde als Funktion der Laserfrequenz, die jeweils in 500-MHz-Schritten
gedndert wurde, gemessen. Die Intensitit des bei Anregung des (F = 2)-Grundzustandes gemes-
senen Riickstreusignals ist deutlich gegeniiber demjenigen bei Anregung des (F = 1)-Niveaus
iiberhdht. Die an die Mefidaten angeglichene Funktion analog GI. (1.43) liefert eine Temperatur
in der Natrium-Schicht von etwa 212 K.

aufgenommenen Wellenfront-Gradienten bei einem Zenit-Seeing von 1.0” im Sichtbaren einen
Fried-Durchmesser von etwa 15 cm ergeben, ist es nicht auszuschlielen, daf§ der die Kuppel
verlassende Laserstrahl eine kleinere Kohérenzlinge “sieht”. Dies kann daran liegen, dafl die
Achse des projezierten Laserstrahls immer sehr nahe am Rand des engen Kuppelspaltes verlduft.
Dort kann die Luftstromung turbulenter sein, was sich bei der Ausbreitung des Laserstrahls nach
oben wegen der sehr groflen Distanz zwischen turbulentester Schicht und Projektionsebene
grundsétzlich sehr nachteilig auf die Leitsterngr6f8e auswirken kann. Fiir die Zunkunft sind
Messungen des Seeings im Kuppelspalt geplant.

Ein weiterer Beitrag zur Verbreiterung des LLSs am Himmel stammt von dynamischen und
statischen Aberrationen im Strahltransportsystem. Erstere sind durch das Kuppel- und Strahl-
Seeing bestimmt, der Ursprung der letzteren Abbildungsfehler ist noch nicht klar. Wie Simula-
tionen zeigen (Rabien 1999) tragen die beiden Arten der gemessenen Stérungen insgesamt mit
etwa 50% zu der, {iber des auflerhalb der Kuppel herrschenden Seeings hinausgehenden Ver-
breiterung des LLSs bei. Eine weitere Verbesserung der Strahlrohre sowie eine Uberpriifung der
spezifizierten Oberflichenqualitit aller Elemente des Strahltransportsystems sollte mit verh&lt-
nisméfig geringem Aufwand eine relative Erh6hung der Spitzenintensitdt im LLS-Bild um etwa
den Faktor zwei zulassen.

Die Form der Leistungsspektren der Bewegung des Laserstrahls am Eingang des Projektion-
steleskops ist dhnlich wie fiir die Lichtausbreitung in einer Kolmogorov-Turbulenz (das heift
Steigung mit der Kreisfrequenz w wie w_2/3), zeigen aber nicht diesselbe Konstanz (Rabien
1999). Die Turbulenzverhiltnisse entlang des Laserstrahls konnen sich in der Kuppel innerhalb
relativ kurzer Zeitrdume dndern. Groflere Ablenkungen im Laserstrahl kénnen iiber mehrere
Sekunden stabil bleiben. Der Abfall zu hohen Frequenzen hin erfolgt meist steiler als bei einer
Lichtausbreitung, die durch die freie Atmosphére gestort ist. Die Positionsabweichungen des La-
serstrahls betragen bei offener Strahllageregelung etwa 5” am Eingang des Projektionsteleskop,
finden allerdings innerhalb langer Zeitskalen (Sekunden) statt.

Die Form des Tip-Tilt-Leistungspektrum des LLSs am Himmel ist ebenfalls Zhnlich dem eines
natiirlichen Sterns, der durch Kolmogorov-Turbulenz beobachtet wird. Aus der Varianz der
Differenz der Bewegung eines natiirlichen Sterns (NS) und der des LLSs am Himmel, op_ ;2
kann der Beitrag des fokalen Anisoplanatismus zum gesamten Mefifehler bei der Bestimmung
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der Stérungen hherer Ordnung aus der Gleichung 042 = o2~ 0y p(NS) — oy ps2 (LLS)
abgeleitet werden. Dabei sind oy 2 (NS) und oy ps*(LLS) die Beitrige des WFS-MeBfehlers
[vgl. Gl. (1.53)] fiir den natiirlichen Stern beziehungsweise fiir den LLS. Bei hellem Leitstern
kann der Beitrag des Mefifehlers des WFSs aufgrund von Photonenrauschen und der endlichen
Ausdehnung des Sterns sehr genau bestimmt werden, und deckt sich sehr gut mit den aus den
Detektor-Eigenschaften vorhersagbaren Werten. Damit ergeben sich Betrige fiir den Phasen-
gradienten o 42 aufgrund des Konus-Effekts, die gut mit der Modellvorhersage beim jeweils
herrschenden Seeing tibereinstimmen (vgl. Tab. 1.5.3.4).

2.7 Zusammenfassung und Ausblick

Das realisierte LLS-System erfiillt vom technischen Standpunkt her gesehen alle Vorgaben, die
fiir einen Routine-Betrieb an einem klimatologisch durchschnittlichen Observatorium erforder-
lich sind. Die Ausgangsleistung des Natrium-Lasers in der Grundmode liegt bei durchschnittlich
4.5 W mit einer Strahlqualitiit von M? < 1.3. Die Frequenzstabilisierung garantiert maximales
Leitstern-Signal tiber den ganzen Beobachtungszeitraum. Durch optisches Pumpen der me-
sophérischen Natrium-Atome konnte das resonante Riickstreusignal fast um den Faktor zwei
gesteigert werden. Die gemessene Gréfie des kiinstlichen Leitsterns ist im wesentlichen nur durch
die dufleren Bedingungen begrenzt. Auf letztere kann zukiinftig in Grenzen noch Einflul genom-
men werden, etwa durch einen noch kleineren minimalen Laserstrahl-Durchmesser oder einen
giinstigeren Kuppelspalt-Nullpunkt relativ zur Hauptteleskop-Achse.

Die im Vergleich zu anderen Sternwarten nur méflige klimatologische Qualitdt des Standortes
Calar Alto erfordert fiir eine deutliche Anhebung der wissenschaftlichen Einsatzfrequenz des
LLS-gestiitzen AO-Systems eine Steigerung in der effektiven Laserleistung um den Faktor drei
bis vier. In diesem (sowie im ersten Kapitel) wurden Losungen aufgezeigt, mit denen die er-
fordliche Erh6hung der Ausgangsleistung in der Zukunft erreichbar sein sollte. Dies schliefit
die Untersuchung zur Erzeugung eines in sich vollstindig beugungsbegrenzten Hochleistungs-
Laserstrahls mittels Glasfaseriibertragung ein. Letzteres kann den Einsatz multipler LLSe an
zukiinftigen Grof3teleskopen wesentlich vereinfachen.



Kapitel 3

Untersuchungen zur
Sternentstehung in
Haufengalaxien bei z < 1 mit
adaptiver Optik

3.1 Einfiihrung

Tief-integrierte Feldaufnahmen und spektroskopsiche Untersuchungen von Galaxienhaufen ha-
ben ergeben, daf} der relative Anteil der blauen, das heifit von aktiver oder erst kiirzlich be-
endeter Sternentstehung geprigten Galaxien sowohl in den kompakten als auch in den offenen
Haufen mit zunehmender Rotverschiebung z, also mit zunehmender kosmischer Epoche an-
steigt (sogenannter Butcher-Oemler-Effekt; Butcher und Oemler 1984). Die Ursache der Stern-
bildungsaktivitit in diesen Galaxien und auch die Natur ihrer heutigen Nachfolger bei z = 0 ist
nach wie vor nicht mit Sicherheit geklart. Auch wenn die meisten Mitglieder in galaxienreichen
Haufen unabhéngig von der Rotverschiebung in die z = 0 Hubble-Sequenz' eingeordnet werden
kénnen, ist der Anteil der spiaten Galaxientypen (Spiralen und Trreguldre) in den weiter entfern-
ten Haufen ohne Ausnahme gréfler als in den Haufen der unmittelbaren Umgebung. Ein grofier
Anteil dieser blauen, in der Leuchtkraft von der Scheibe dominierten Spiralen zeigt Anzeichen
von Deformationen aufgrund von dynamischen Wechselwirkungen einschliefilich Galaxienver-
schmelzungsprozessen (Couch et al. 1994). Wechselwirkungen aufgrund einer nahen Begegnung
von Galaxien konnen — sofern diese Begegnungen hiufig hintereinander erfolgen (Fujita 1998)
— Ausléser der beobachteten erh6hten Sternbildungsrate in den Spiralen sein. Eine in diesem
Zusammenhang noch tiefergehende Frage ist, wie und zu welchen Zeiten es {iberhaupt zur Aus-
bildung der verschiedenen morphologischen Galaxientypen und ihrer rdumlichen Verteilung in
Haufen gekommen ist. Dies schliefit die Frage nach dem Ursprung der morphologischen Segre-
gation von Spiralen ein. Unter letzterem versteht man die Beobachtung, daf§ der Anteil von
Scheibengalaxien in den Zentren von z = 0 Haufen kleiner ist als in den Zentren hochtrotver-
schobener Haufen.

Hochauflosende Beobachtungsmethoden wie etwa diejenige der adaptiven Optik sind Schliissel-
techniken um die detaillierte Morphologie von Galaxien in Abhéngigkeit von der Riickblickzeit
und der lokalen Dichte zu entschliisseln. Jede Anderung in den relativen Anteilen der ver-
schiedenen Hubble-Galaxientypen mit der Rotverschiebung der Haufen und der Hinweis auf
das Auftreten oder Fehlen von Galaxien-Wechselwirkungsprozessen kann dazu beitragen, den

I Rein morphologisches Klassifizierungsschema nach wenigen Grundtypen. Auch wenn dabei — dhnlich wie bei
der Hauptsequenz der Spektraltypen von Sternen — zwischen frithen und spédten Typen unterschieden wird, darf
die Hubble-Sequenz nicht als Entwicklungsfolge angesehen werden.
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Butcher-Oemler-Effekt im speziellen und die Entstehung und Entwicklung von Galaxien im
allgemeinen besser zu verstehen. Dieses Verstindnis ist eine notwendige Voraussetzung um kos-
mologische Modelle mit der Beobachtung vergleichen zu konnen. Dies beinhaltet zum Beispiel
die Anzahldichte von Galaxien heller als eine gewisse Grenzgrofle oder die Relation zwischen
der Rotverschiebung und scheinbarer Helligkeit.

Untersuchungen von entfernten Galaxien sind dabei vorteilhaft im Infraroten durchfiihrbar. Bei
Galaxien mit z < 2 ist das (im Ruhesystem) im U- und B-Band emittierte Licht von Ster-
nenstehungsgebieten beziehungsweise sich schnell entwickelnder Sterne soweit rotverschoben,
daf es in den Nahinfrotbdndern nachweisbar ist. Um den Einfluf} der zeitlichen und rdumlichen
Leuchtkaft-Entwicklung von dem der Kosmolgie auf die Galaxienzahldichte in Abhingigkeit von
der scheinbaren Helligkeit zu trennen, sind Untersuchungen im Nahinfraroten am geeignetsten.
In diesem Wellenléngenbereich ist der Einfluf} stellarer Entwicklungseffekte kleiner, da die be-
obachtete Anzahldichte hauptéchlich das Licht der alten stellaren Population mifit, deren Alter
mit dem der Galaxie vergleichbar ist.

Die entscheidende Skalenldnge, die bei der Bestimmung der grofiriumigen Strukturparameter
von Galaxien, zum Beispiel des Ausdehnungsverhiltnisses des Kernbereichs zur Scheibe oder
die Existenz beziehungsweise das Fehlen eines Balkens eine Rolle spielen, liegen bei etwa einem
Kiloparsec. Die Groflenskalen der Struktur von Spiralarmen oder Sternentstehungsgebieten ist
nochmals etwas kleiner. Die Winkelausdehnung 6 (in rad), unter der eine Quelle mit der Rot-
verschiebung z und der linearen Ausdehnung [ erscheint, ist gegeben durch (Lang 1974):

I(14 2?%)

0= ,
Dy,

(3.1)
mit Dy, als derjenigen Entfernung, fiir die der gemessene Strahlungsflufl quadratisch mit der
Entfernung abfillt (sogenannte Leuchtkraft-Entfernung):

c

Dy = m{zqo + (g0 — 1)[v/2g0z + 1 —1]} . (3.2)

In der letzten Gleichung ist Hy der Hubble-Parameter und g9 > 0 der kosmologische Verzége-
rungsparameter. Fiir ¢o = 0 (offenes, fortwdhrend expandierendes Universum) bestimmt sich die
Leuchtkraft-Entfernung gemaf Dy, = (¢/Ho)(z + 22/2). Die Winkelausdehnung nach Gl. (3.1)
wird fiir eine gegebene Rotverschiebung am kleinsten, wenn go — 0. Fiir ein im folgenden
durchgehend angenommenes Hy = 75 km s~! Mpc~! bedeutet dies, dafi auf der Winkels-
kala, die dem beugungsbegrenzten rdumlichen Auflésungsvermégen eines 3.5-m-Teleskops im
H-Band von 0.12” entspricht, die Morphologie von Galaxien auf der 1(0.3)-kpc-Skala bis hin zu
Rotverschiebungen von z &2 0.5(0.1) mit Sicherheit bestimmt werden kann.

Um ein vollstindiges Bild der Galaxienentwicklung entwickeln zu kénnen, sind morphologische
Untersuchungen hoher Auflésung nur der erste Schritt. Daran miissen sich sowohl langzeitinte-
grierte Aufnahmen zur Bestimmung der Anzahldichte von Galaxien in Haufen unterschiedlicher
Entfernung bis hin zu den schwéchsten Mitgliedern als auch spektroskopische Untersuchungen
der Energieverteilung der emittierten Strahlung anschliefen. Im Spektralbereich des kurzwel-
ligen Infraroten gibt es bei solchen Beobachtungen hinsichtlich des Signalhintergrundes eine
natiirliche Trennlinie bei einer Wellenlénge von etwa 2.3 pm. Unterhalb dieser Wellenldnge do-
miniert der Himmelshintergrund aufgrund des Airglows (im K-Band etwa 12.5 mag/0”), fiir
groflere Wellenldngen limitiert die thermische Emission des Instruments die Empfindlichkeit.
Letzters ist auch ein Grund dafiir, da} AO-System in ALFA mit md&glichst wenigen optischen
Elementen auszulegen. Im Fall der Mittelung einzelner, im Rauschen nur durch den Himmels-
hintergrund begrenzter Aufnahmen, ist die theoretische Grenzgréfle im K-Band fiir eine 5-o0-
Detektion, K., mit den modernsten Nahinfrarot-Detektoren gegeben durch [vgl. Gl. (1.57)]:

Dbo ()
PS("/Pixel)y/TsniSR]

In der letzten Gleichung ist 8g der Durchmesser der Quelle, PS der Pixel-Mafistab, Ts der
optische Durchsatz gemessen vom Teleskopeingang (Durchmesser D) bis zum Detektor mit der

Ks, = —2.5log [3.20 x 107°

(3.3)
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Nachweiswahrscheinlichkeit 7, ¢ die totale Integrationszeit und SR die Strehl-Zahl im Bild. Zur
Ableitung der Formel wurde desweiteren eine perfekte Korrektur der unterschiedlichen Emp-
findlichkeit der einzlenen Bildelemente des zweidimensionalen Detektors angenommen. Mit AL-
FA/OMEGA (D = 3.5 m, Ts = 0.4, n = 0.8) sollte bei einer Korrekturgiite im langbelichteten
Bild von SR;, = 0.25 und kompakten Quellen (g = 0.2”) bei drei Stunden totaler Integra-
tionszeit und PS = 0.40” /Pixel ein K5, = 21.0 erreichbar sein. Bei ausgedehnteren Quellen
(6g = 1.0”) und einer Pixel-Skala von 0.12 ”/Pixel (oder Mittelung fiber eine entsprechen-
de Pixelanzahl bei einem kleinerem Abbildungsmafstab) liegt die Grenzgréfie unter denselben
Bedingungen um 0.5 mag niedriger.

R&umlich hochaufgeltste, spektral breitbandige Aufnahmen erméglichen im Nahinfraroten tiber
das J/H/K-Zwei-Farbendiagramm Aussagen iiber die Gesamtheit der einzelnen Sternpopulatio-
nen in der Galaxie und die Rolle anderer Strahlungsquellen und deren Rétung zu machen. Zu-
sammen mit Daten aus anderen Wellenldngenbereichen lassen sich so diagnostische Leuchtkraft-
Verhéltnisse zur Beschreibung der zeitlichen Entwicklung der Sternentstehung in den Galaxie
ermitteln und mit Modellen, die die zeitliche Entwicklung der Sternbildung beschreiben, ver-
gleichen.

In diesem Kapitel werden die mit ALFA beziehungsweise ADONIS durchgefiihrten AO-Beobach-
tungen von Haufengalaxien bei niedriger bis mittlerer Rotverschiebung behandelt. Untersucht
wurden bisher Galaxien in den Abell-Haufen 262 und 1367 (z = 0.0157 beziechungsweise z =
0.0227), in J1836.3CR (z = 0.414) und das Feld um den Quasar PKS0743-006 (z = 0.99).
Ziel der Beobachtungen war es, zwischen der Scheiben- und der Kernkomponente in den Ga-
laxien zu unterscheiden, die Kompaktheit der zentralen Verdickung (dem sogenannten Bulge)
zu bestimmen, das Mafl der Extinktion und des Gehaltes an heiflem Staub zum Galaxienkern
hin festzustellen, und einen Einblick in die zeitliche Entwicklung der Sternentstehung in die-
sen Galaxien zu gewinnen. Letzeres geschieht im Rahmen eines numerischen Modelles fiir die
zeitliche Entwicklung der Sternentstehung (im folgenden als Starburst-Modell bezeichnet), das
an die aus J-, H- und K-Band-Messungen gewonnenen Breitbandfarben und aus weiteren Wel-
lenldngenbereichen ermittelten diagnostischen Groflen angepafit wird. Nichtzuletzt wurde auch
der Fragestellung nachgegangen, ob und gegebenfalls wie die Entwicklung der Sternentstehungs-
rate von der Lage der Galaxie im Haufen abhingt.

In den folgenden Abschnitten wird jeder Haufen zunichst individuell betrachtet. Dies bein-
haltet jeweils eine Kurziibersicht iiber die bereits bekannten Eigenschaften der Quellen, die
Beschreibung der Aufnahme und Reduktion der neuen Daten, die Zusammenfassung der Beob-
achtungsergebnisse und die Diskussion der Daten. Im letzten Kapitel dieser Arbeit schlieflich
wird versucht, diese Ergebnisse unter einem vereinheitlichenden Blickwinkel auf den rdumlichen
und zeitlichen Ablauf der Sternentstehung in Haufengalaxien zu interpretieren.

3.2 Ubersicht der beobachteten Quellen

3.2.1 Abell 262 und 1367

Der Galaxienhaufen Abell 262 (Zentrum bei agg00 = 01752™50%, da000 = +36°08.8") ist ein
besonders auffallendes Mitglied im Pisces-Perseus-Superhaufen. Abell 262 zeigt eine radiale
Haufengeschwindigkeit von 4704 km s~!, entprechend z = 0.0157 (Giovanelli und Haynes 1985)
und weist einen Abell-Radius? von r4 = 1.75° auf. Dieser Haufen wurde bereits ausfiihrlich im
Rontgen- und Radiobereich studiert. Er zeichnet sich durch sein Reichtum an Spiralgalaxien
und einer Rontgenquelle genau im Haufenzentrum, die mit dem Ort der Typ-D-Galaxie NGC
708 zusammenfillt, aus. Die Verteilung der Positionen am Himmel sowie der Rotverschiebungen
der Galaxien in Abell 262 wurden bereits von einer Vielzahl von Autoren untersucht Dickens
1977, Gregory et al. 1981 und Fanti et al. 1981). Die hohe Galaxiendichte und die Existenz

2Der Abell-Radius ist fiir alle Haufen eine feste lineare Skala (Abell 1958) und fiir den hier angenommenen
Hubble-Parameter als 1.99 Mpc definiert. Fiir Haufen mit einer Gesamtmasse grifer als 10'® Mg entspricht der
Abell-Radius dem virialen Radius.
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einer zentralen Rontgenquelle machen Abell 262 zu einem idealen Kandidaten, um die phy-
sikalischen Eigenschaften der Haufenmitglieder, wie etwa den Anteil an neutralem, atomaren
Wasserstoff(HT)-Gas und die Sternentstehungsrate in ihnen zu untersuchen. Wie auch in vielen
anderen galaxienreichen Haufen beobachtet, zeigen die Mitglieder von A262 eine Abnahme des
HI-Gehalts zum Haufenzentrum hin (Giovanelli et al. 1982, Giovanelli und Haynes 1985).

Ein weiterer naher Vertreter mit &hnlichen Eigenschaften ist der Haufen Abell 1367 (im folgen-
den abgekiirzt mit Abell 1367; Zentrum bei a0 = 11744™30%, da000 = +19°50.3'). Auch dieser
Haufen besitzt einen besonders hohen Anteil an Spiralen und eine zentrale Rontgenquelle. Sei-
ne Systemgeschwindigkeit betriigt 6809 km s~', entprechend z = 0.0227, und der Abell-Radius
ist 74 = 1.40° (Giovanelli und Haynes 1985). Fiir die beiden hier untersuchten Abell-Haufen
entprechen einer Bogensekunde am Himmel einer linearen Distanz von 0.3 beziehungsweise
0.4 kpc.

3.2.2 J1836.3CR

J1836.3CR (2000 = 13745m00.7%, §3000 = —00°20’45") ist Mitglied im von Couch et al. (1991)
zusammengetragenen Katalog schwacher Galaxienhaufen in der siidlichen Himmelshemisphére.
Entdeckt wurde er auf hochkontrastverstirkten Photoplatten, aufgenommen mit dem Anglo-
Australian-Telescope (AAT). Die Rontgenemission von diesem Haufen ist nur schwach (Bower
et al. 1994). Fiir AO-Beobachtungen macht ihn die Nihe eines my = 12.0 mag hellen Sterns
(GSC 049670081) in etwa 24” Abstand nordnordwestlich am Himmel relativ zu den hellsten
Haufenmitgliedern interessant. Fiir vier der Haufengalaxien sind die Rotverschiebungen be-
kannt. Couch et al. (1991) gibt z = 0.414 fiir den Haufen an. Bei dieser Rotverschiebung
entspricht einer Bogensekunde am Himmel einer linearen Distanz von 6.8 kpc.

3.2.3 PKS0743-006

PKS0743-006 (cargp00 = 07"45m54.13°% 9000 = —00°44/17.6") ist ein Quasar bei der Rotver-
schiebung z = 0.994 (1”7 am Himmel entspricht 8.7 kpc) mit einer visuellen Helligkeit von
my = 17.1 (Hewitt and Burbidge 1993). Im cm-Wellenldngenbereich zeigt diese Quelle bei ei-
ner Auflésung im Millibogensekunden-Bereich die klassische Kern-Jet-Struktur von radiolauten
Quasaren (Stanghellini et al. 1997). Diese Struktur ist innerhalb der Fehler fiir die gesamte
Radio-Flufldichte verantwortlich. Das Radiospektrum der Quelle hat eine konvexe Form mit ei-
nem Maximum zwischen 5 und 10 GHz, das moglicherweise variabel ist. Tornikoski et al. (1993)
hat eine starke Variabiltit bei 90 GHz nachgewiesen. Im Nahinfraroten soll die Helligkeit um
einige zehntel Magnituden schwanken (White et al. 1988). In nur 12” Abstand befindet sich am
Himmel nordwestlich des Quasars ein Leitstern mit my = 12.0 mag (GSC 0483201822).

3.3 Aufnahme und Reduktion der Daten

3.3.1 Abell 262 und 1367

Die im folgenden vorgestellten Galaxien-Daten wurden alle mit einem nahezu voll-funktionsfihi-
gem ALFA-System gewonnen. Trotz technischer Probleme mit dem WFS-Detektor (erhdhtes
Rauschen, variierende und stark unterschiedliche Empfindlickeit einzelner Detektorspalten),
keiner beugungsbegrenzten Abbildung des Lichts der Referenzfaser auf OMEGA, noch nicht
optimal eingestellter rechnerischer Filterfunktionen im Regelkreis, zu unempfindlichem Tip-
Tilt-Sensor und tiberméfig grofer Ausdehnung des LLSs lassen die bisher vorhandenen Daten
eindeutig das grofle Potential des Systems erkennen. Mittlerweile wurden die Ursachen der
meisten Probleme erkannt und teilweise bereits behoben. Nachbeobachtungen an den bisher
untersuchten Galaxien und ergdnzende Aufnahmen weiterer Galaxien waren wegen widriger
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Wetterumstéinde bisher noch nicht mdglich®.

Zwischen November 1997 und August 1998 wurden in drei Beobachtungsldufen insgesamt 26 Ga-
laxien in Abell 262 und Abell 1367 mit ALFA/OMEGA beobachtet. In Tab. 3.3.1 sind alle wich-
tigen Beobachtungsparameter (Datum, Belichtungszeit, Beobachtungsmodus und Aufldsung)
fiir die untersuchten Haufenmitglieder zusammengefafit. Das mit OMEGA gemessene Seeing
lag zwischen 0.9 bis 1.2” im K-Band. Von den 11 beobachteten Galaxien in Abell 262 wur-
den die Haufenmitglieder UGC 1344 und UGC 1347 auch mit geschlossenem AO-Regelkreis
aufgenommen. Im Fall von UGC 1347 erfolgte die AO-Korrektur der h6heren Ordnungen im
K-Band sowohl mit LLS (August 1998) als auch mit natiirlichem Leitstern (Dezember 1997).
Bei UGC 1344 konnten die AO-Beobachtungen nur mit natiirlichem Leitstern durchgefiihrt wer-
den. Die K-Band-Aufnahmen der restlichen neun Galaxien in Abell 262 sowie aller, auschlie8lich
im K-Band beobachteten Galaxien in Abell 1367 erfolgte mit einer durch das Seeing begrenz-
ten Auflosung. Bei der AO-Beobachtung von UGC 1344 wurde ein natiirlicher Stern (GSC
0231900343) mit V' = 11.0 mag in 24” Entfernung (siidlich der Galaxie) als Leitstern verwen-
det. Die Tip-Tilt-Korrektur wurde in diesem Fall aus der mittleren Position des Leitsternbildes
in den einzelnen Hartmann-Shack-Subaperturen ermittelt. Hierbei betrug betrug die Zahl der
insgesamt korrigierten Moden sieben (6 nutzbare Subaperturen mit dem 3x 3-Mikrolinsenarray),
bei einer Mefirate von 150 Hz. Die gemessene 3-dB-Bandbreite der AO-Kompensation lag bei
etwa 13 Hz. Im Fall der mit LLS-korrigierten Aufnahmen von UGC 1347 (der ersten extragalak-
tischen AO-Beobachtung mit LLS iiberhaupt) wurde ein natiirlicher Stern (GSC 0231900695)
mit V = 11.8 im Abstand von 41”7 (siid6stlich der Galaxie) als Tip-Tilt-Leitstern verwendet.
Um mit der PSF dieses Sterns die Galaxienaufnahme spéter entfalten zu kénnen, wurde der LIS
am Himmel in die Mitte zwischen der Galaxie und dem Tip-Tilt-Leitstern projeziert (die Imple-
mentierung eines Rekonstruktionsalgorithmus zur Bestimmung der PSF aus den WFS-Daten
fiir eine spitere Entfaltung steht in ALFA noch aus). Die Zahl der insgesamt korrigierten Mo-
den betrug bei dieser Beobachtung ebenfalls sieben. Wegen der groflen Ausdehnung des LLSs
lag die Mefirate mit dem WFS allerdings nur bei 60 Hz, einer gemessenen 3-dB-Bandbreite von
etwa 5 Hz entsprechend. Die Mefrate des Tip-Tilt-Sensors betrug 80 Hz (3-dB-Regelbandbreite
ungefiahr 7 Hz).

Die Belichtungzeit einer einzelnen Infrarot-Aufnahme mit OMEGA betrug in allen drei Bidndern
jeweils zwischen vier bis fiinf Sekunden. Pro Beobachtungsatz (zwischen zwei bis zehn) wur-
den 15 Bilder zur spiteren Mittelung aufgezeichnet. Wahrend der AO-Beobachtung erfolgte
etwa alle fiinf Minuten eine Aufnahme des Himmelshintergrundes, in dem das Teleskop auf
ein leeres Feld, zwei Bogenminuten vom Objekt entfernt, gerichtet wurde. Im Fall der Seeing-
begrenzten Aufnahmen wurde das Teleskop bei der Beobachtung einer Galaxie rasterférmig um
weniger als dem Radius des Kameragesichtsfeldes entsprechend verfahren, so dafl die jeweilige
Galaxien in unterschiedlichen Positionen (zwischen vier und fiinf) auf dem Detektor aufgezeich-
net wurde. Durch Medianfilterung der Positionsaufnahmen wurde spdter der Himmelshinter-
grund rekonstruiert. Um die unterschiedliche Empfindlichkeit der einzelnen Bildelemente des
Infrarot-Detektors nachtriglich korrigieren zu kénnen (sogenanntes Flatfielding), wurden in je-
der Nacht sowohl Himmelsaufnahmen in der DAmmerungsphase durchgefiihrt, um fiir diese Mes-
sung eine gleichférmige Ausleuchtung der Teleskopapertur sicherzustellen, als auch der Kamera-
Dunkelstrom mit geschlossenem Verschlu3 gemessen. Zur spédteren Helligkeitseichung wurde in
jeder Beobachtungsnacht zusitzlich der photometrische Standardstern £2? Ceti beobachtet. Um
die Korrekturgiite des AO-Systems spéiter genauer untersuchen zu kénnen, folgten vor und nach
jeder Beobachtung mit geschlossenem AO-Regelkreis Aufnahmen mit vollstindig offenen AO-
Regelkreisen. Aus dem gleichem Grund wurden die AO-Beobachtungen mit LLS zusitzlich auch
mit offenem Tip-Tilt-Regelkreis (aber nachwievor geschlossenem DM-Regelkreis) durchgefiihrt
(nicht in Tab. 3.3.1 aufgefiihrt).

Von den zeitlich aufeinanderfolgenden Aufnahmen einer Serie von Dunkelstrom-korrigierten
Dadmmerungsaufnahmen wurden die Flatfield-Bilder aus den Standardabweichungen in den Si-

3 Allerdings erfolgte — wetterbedingt ebenfalls sehr eingeschrinkt — die Beobachtung anderer Quellen, un-
ter anderem konnte erstmalig beugungsbegrenzte, abbildende Spektroskopie vom Erdboden aus durchgefiihrt
werden, und zwar mit ALFA /3D am Doppelstern HEI7 [Davies et al. 1998]).



136 KAPITEL 3. STERNTENSTEHUNG IN HAUFEN-GALAXIEN BEI 7 < 1

Datum Quelle Band | Mafistab | t;n: | NB | Ns | tioia | FWHM | Modus
("/Pixel) | (s) (s) (")
10.-12.11. UGC 1347 J 0.12 5 10 15 750 1.1 D
1997 UGC 1347 H 0.12 5 8 15 600 1.0 D
UGC 1347 K 0.12 5 8 15 600 0.9 D
6.-7.12. UGC 1347 K 0.12 5 2 15 150 1.2 (0]
1997 UGC 1347 K 0.12 5 5 15 375 0.9 G
UGC 1344 K 0.08 5 2 15 150 1.0 (0]
UGC 1344 K 0.08 5 5 15 375 0.4 G
9 weitere
Galaxien K 0.12 4-5 2 15 150 | 1.2-1.4 D
in Abell 262
6.-8.8. UGC 1347 K 0.08 3 10 2 60 1.1 (0]
1998 UGC 1347 K 0.08 3 10 1 30 0.4 G
15 Galaxien
in Abell 1367 K 0.12 5 2 15 150 | 1.2- 1.5 D

Tabelle 3.1: Beobachtungsparameter fiir die mit ALFA untersuchten Galaxien in den Abell-
Haufen 262 und 1367. t;,,;, Belichtungszeit der Einzelaufnahmen. Ng, Zahl der Einzelbilder pro
Satz. Ng, Zahl der Datensdtze. t;,4;, gesamte Integrationszeit. FWHM, Auflésung. D, Direkt,
das heifit Seeing-begrenzt. O, offener AO-Regelkreis, G, geschlossener AO-Regelkreis.

gnalen der einzelnen Bildelementen zusammengesetzt. Von den jeweils gemittelten Objektauf-
namhen in einem Beobachtungsatz wurden die entsprechenden Himmelshintergrundaufnahmen
abgezogen und anschlieflend durch das entsprechende Flatfield-Bild geteilt. Das resultierende
Bild wurde anschlielend auf die in den Dunkelbildern und Flatfields identifizierten defekten
Bildelemente korrigiert. Die so behandelten Bilder wurden mit den anderen reduzierten Bildern
eines Beobachtungssatzes mit einer Genauigkeit besser als ein viertel Pixel zur Deckung ge-
bracht. Die dazu erforderlichen Verschiebevektoren wurden durch Kreuzkorrelation der Bilder,
maskiert auf das jeweils hellste, im Nachweis ungeséttigte Objekt im Feld, ermittelt.

Die so bearbeiteten Bilder von UGC 1344 und UGC 1347 wurden zusitzlich nach dem Lucy-
Richardson-Algorithmus (Lucy 1974) entfaltet. Als Kern diente jeweils die PSF des natiirlichen
Leitsterns. Darauf, dafi der isoplantische Winkel in beiden Fillen jeweils grofl genug war (min-
destens etwa 40”) um die PSF der natiirlichen Sterne zum Enfalten heranziechen zu kdnnen,
gibt es mehrere Hinweise. Auf einige wird im Zusammenhang mit der Diskussion der Galaxien-
bilder eingegangen. Im Fall der UGC-1347-Beobachtungen mit natiirlichem Leitstern liegt im
Gesichtsfeld ein zweiter Stern, der ungefihr denselben Abstand vom Leitstern aufweist wie die
Galaxie. Da die Profile der beiden natiirlichen Sterne sehr gut iibereintimmen, rechtfertigt dies
den Gebrauch der Leitstern-PSF insbesondere zur Enfaltung der AO-korrigierten UGC-1347-
Aufnahmen.

3.3.2 J1836.3CR

In insgesamt vier Nachten wurde der zentrale Bereich von J1836.3CR mit dem AO-System
ADONIS/SHARP 11+ beobachtet. Bevor auf die Ergebnisse der Beobachtungen von J1836.3CR
weiter eingegangen wird, sollen die wichtigsten Eigenschaften dieses AO-Systems kurz zusam-
mengefaflt werden.

ADONIS wird von der ESO am 3.6-m-Teleskop auf La Silla (Chile) im Nahinfraroten mit der
am MPE gebauten Nahinfrarot-Kamera SHARP II+ betrieben. Das AO-System ist mit ei-
nem im Sichtbaren arbeitenden WFS und einem DM mit 52 Piezo-Aktuatoren ausgestattet.
Die erforderliche Mindesthelligkeit fiir den natiirlichen Leitstern betrigt etwa 13 mag. Bei sehr
gutem Seeing (das heilt an diesem Standort besser als 0.8” im V-Band) kénnen damit Band-
breiten zur Korrektur der Wellenfrontstérungen héherer Ordnung von bis zu 17 Hz erreicht
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werden. Durch das Fehlen eines kiinstlichen Leitsterns kann damit jedoch nur eine sehr be-
grenzte Anzahl von extragalaktischen Quellen am Himmel untersucht werden. Die Optik von
ADONIS ist im Infrarot-Pfad nach dem dichroitischen Strahlteiler mit einem Kippspiegel (im
folgeden On-Off-Spiegel genannt) ausgestattet, mit dem das Gesichtsfeld der Infrarot-Kamera
um mehrere 10” verschoben werden kann, ohne dafl die AO-Regelschleife ge6ffnet werden mufl
(in ALFA wird dies durch synchrones Bewegen des Tip-Tilt-Spiegels und des Field-Select-
Spiegels im Hartmann-Shack-WFS-Arm in der Zunkunft ebenfalls moglich sein). Damit las-
sen sich die AO-Beobachtungen im Infraroten zeitlich besonders effektiv durchfiihren (s. un-
ten). Die SHARPII-Kamera (Hofmann et al. 1995, Eisenhauer 1995) ist um einen 2562 Pixel
NICMOS III-Detektor gebaut, der zwischen 1.0 und 2.5 pm empfindlich ist. Die hier vorge-
stellten Breitband-Beobachtungen erfolgten im J-, H- und K’-Band. Die Kamera ist mit einem
gegeniiber dem Johnson-K-Band-Filter frither abschneidenden K’-Filter (1.99—2.32 ym) ausge-
stattet, um den thermischen Hintergrund besser zu unterdriicken. Von den drei zur Verfiigung
stehenden Pixelmafistdben wurden fiir die Beobachtungen diejenigen mit 0.05” /Pixel (einem
Gesichtfeld von 12.8” x12.8” entsprechend) und 0.100” /Pixel (25.6” x25.6” Gesichtsfeld) ver-
wendet.

Alle Aufnahmen von J1836.3CR konnten bei einem Seeing besser als 1.0” im K’-Band mit
auf dem am Himmel etwa 22” entfernten natiirlichen Leitstern (my = 12.0) geschlossenem
AO-Regelkreis gewonnen werden. Die wesentlichen Beobachtungsparameter sind in Tab. 3.3.2
zusammengefafit. Im Fall der Aufnahmen mit 0.1” /Pixel Abbildungsmafistab wurde nach jeder
300 Sekunden langen Integration auf dem Galaxienhaufen vor einer neuen Objektaufnahme der
On-Off-Spiegel um 5-10” bewegt, um das Haufenzentrum rasterférmig abzutasten. Dies Maf-
nahme vergréfert das effektive Gesichtsfeld und erleichert das Entfernen von Artefakten bei der
Belichtung in der nachtriglichen Bildverarbeitung. Zwischen jeder Rasteraufnahme wurde eine
entprechend lang-belichtete Aufnahme des Himmelshintergrundes fiir die spédtere Subtraktion
durchgefiihrt, indem das Teleskop zu einem etwa 2’ entfernten, objektarmen Himmelsauschnitt
geschwenkt wurde. Der Himmelshintergrund wurde wegen der Vielzahl der (zum Teil vermu-
teten) Objekte nicht durch Medianfilterung rekonstruiert. Die Himmelhintergrund-Aufnahmen
erfolgten in der gleichen On-Off-Spiegelposition wie fiir die entprechende Belichtung des Ob-
jekts, um den durch die Rasteraufnahmetechnik bedingten unterschiedlichen Lichtweg im AO-
System (und des damit inhomogenen thermischen Hintergrundes) bestmdoglich korrigieren zu
konnen. Wegen dem kleinen Gesichtfeld der SHARP I1+-Kamera mufite zwischen den aufein-
anderfolgenden Objekt- und Himmelshintergrundaufnahmen der 22” entfernte Leitstern jeweils
getrennt aufgezeichnet werden, um eine Abschétzung der PSF fiir die nachtrigliche Entfal-
tung zu gewinnen. In jeder Nacht wurde desweiteren der photometrische Standardstern FS24
zur spiteren Helligkeitseichnung der Galaxienaufnahmen beobachtet. Ebenso erfolgten fiir jede
Beobachtungsnacht Dunkelstromaufnahmen und Ddmmerungs-Flatfield-Aufnahmen zur Kali-
bration des Detektors.

Die Einzelaufnahmen zu einer bestimmten On-Off-Spiegel- beziehungsweise Teleskopposition
wurden nachtréglich gemittelt. Falls méglich wurden mindestens die unmittelbar vor und nach
einer Quellenaufnahme belichteten Himmelshintergrund-Aufnahmen auf den Zeitpunkt der Quel-
lenbelichtung auf einer Pixel-zu-Pixel-Basis kubisch interpoliert. Analog zu der in Kap. 3.3.1
beschriebenen Vorgehensweise wurden die Quellenaufnahmen dann Hintergrund-subtrahiert,
Flatfield-korrigiert, defekte-Pixel bereinigt und mit einer Genauigkeit von etwa einem viertel
Pixel ko-addiert Insgesamt wurde mit dem an die Beugungsgrenze des Teleskops im K-Band
angepafliten Pixel-Mafistab 50 min im K’-Band, 35 min im H-Band und 30 min im J-Band inte-
griert. Beim grofleren Pixel-Maflstab betrug die totale Belichtungszeit auf den zentralen Quellen
im K’-Band 40 min, im H-Band 20 min und im J-Band 30 min.

3.3.3 PKS0743-006

Der Quasar wurde in insgesamt vier Nichten mit ADONIS/SHARP I1+ beobachtet. In Tab. 3.3.3
sind die wesentlichen Beobachtungsparameter zusammengefaf3t. Als Leitstern diente der 12”
entfernte natiirliche Stern 12ter Gréflenklasse. Das gemessene Seeing betrug maximal 1.2”7 im
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Datum | Band | Mafistab | ¢;n: | NB Ng tiotar | FWHM
(1996) (7 /Pixel) | (s) (s) (”)
26.4. K’ 0.10 60 5 4 x 2 | 2400 0.20
H 0.10 60 5 4 1200 0.20
J 0.10 60 5 4 1200 0.30
27.4. K’ 0.05 60 5 1x5 | 1500 0.18
H 0.05 60 5 1x4 | 1200 0.20
29.4. K’ 0.05 60 5 2 600 0.18
J 0.05 60 5 4 1200 0.25
1.5. K’ 0.05 60 5 3 900 0.18
H 0.05 60 5 3 900 0.20
J 0.05 60 5 2 600 0.25

Tabelle 3.2: Beobachtungsparameter fiir das mit ADONIS/SHARP 11+ untersuchte Zentrum
von J1836.3CR. Alle Quellenaufnahmen erfolgten mit geschlossenem AO-Regelkreis. Die erste
Zahl in der Ng-Spalte gibt die Anzahl der verschiedenen On/Off-Spiegel-Positionen an. t;n:,
Belichtungszeit der Einzelaufnahmen. Np, Zahl der Einzelbilder pro Satz. Ng, Zahl der Da-
tensdtze. tyo1q1, gesamte Integrationszeit. FWHM, Winkelauflésung.

Datum | Band | Mafistab tint Np Ng tiotar | FWHM
(1996) (7 /Pixel) (s) (s) ()
26.4. K’ 0.10 30-60 5 4 x 3 | 3000 0.20
H 0.10 20 10 4 800 0.20
J 0.10 30 5 4 600 0.30
27.4. K’ 0.10 60 3 3 540 0.20
K’ 0.05 60 5 2 600 0.20
20.12. K’ 0.10 60 5 4 1200 0.20
H 0.10 60 5 2 600 0.25
J 0.10 60 5 1 300 0.40
21.12. K’ 0.05 60 5 8 2400 0.20
H 0.05 60 5 1 300 0.25

Tabelle 3.3: Beobachtungsparameter fiir den mit ADONIS/SHARP II+ untersuchten Quasar
PKS0743-006. Alle Quellenaufnahmen erfolgten mit geschlossenem AO-Regelkreis. Die erste
Zahl in der Ng-Spalte gibt die Anzahl der verschiedenen On/Off-Spiegel-Positionen an. t;n:,
Belichtungszeit der Einzelaufnahmen. Np, Zahl der FEinzelbilder pro Satz. Ng, Zahl der Séitze.
tiotal, gesamte Integrationszeit. FWHM, Auflésung.

K-Band. AuflergewShnlich kurz war wihrend der Dezember-Beobachtungen die vom Seeing-
Monitor gemessene Kohidrenzzeit der atmosphérischen Turbulenz (minimal bis zu etwa 10 ms im
K-Band). Die Beobachtungen erfolgten sowohl mit einem AbbildungsmafBstab von 0.05” /Pixel
als auch mit 0.10” /Pixel.

Um die rdumliche Struktur der Leitstern-PSF vollstindig aufzunehmen, mu# fiir die bei schwa-
chen Leitsternen zu erwartende Korrekturgiite ein Feld vom Durchmesser der Seeing-Scheibe
um den Leitstern aufgezeichnet werden. Trotz der Ndhe des Leitsterns zum untersuchten Ob-
jekt konnte dies nur beim Pixel-Mafistab von 0.10” /Pixel gleichzeitig mit der Quellenaufnahme
geschehen. Beim kleineren Abbildungsmafistab mufite der Leitstern durch Verfahren des On-
Off-Spiegels unter Verlust der meisten Quelleninformationen in das Gesichtsfeld der Kamera
gefahren werden. Das heifit die Leitstern-PSF konnte hier nur mit einer Zeitversetzung von
etwa einer Minute aufgezeichnet werden.

Ebenso wie die Beobachtung von J1836.3CR erfolgte die Beobachtung von PKS0743-006 in der
rasterformigen Aufnahmetechnik (Ablage der einzelnen Mosaiks 5 bis 7”). Auch die Aufnahmen
des Himmelshintergrundes und diejenigen fiir die Flu- und Detektorkalibration erfolgten in
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analoger Weise wie in Kap. 3.3.2 beschrieben. Die Hintergrund-subtrahierten, Flatfield- und auf
defekte Pixel korrigierte Aufnahmen wurden mit etwa 1/4-Pixel Genauigkeit zum vollstindigen
Mosaik ko-addiert. Die gesamte Integrationszeit betrug bei 0.10”/Pixel 5100 s im K’-Band,
1400 s im H-Band und 900 s im J-Band, und bei 0.05” /Pixel 3000 s im K’-Band und 300 s im
H-Band.

3.4 Ergebnisse der Beobachtungen

3.4.1 Abell 262 und 1367

In diesem Abschnitt werden sowohl die ALFA/OMEG A-Beobachtungsergebnisse fiir UGC 1347
und UGC 1344 als auch fiir die der iibrigen Haufenmitglieder innerhalb und auflerhalb des
Abell-Radius von Abell 262 und Abell 1367 vorgestellt. Fiir die beiden mit AO untersuchten
Galaxien werden ebenso die aus der Literatur entnommenen Eigenschaften der Quellen bei
anderen Wellenldngen zusammen mit den daraus ableitbaren Gréflen beschrieben. Letzteres
geschieht nur im Fall von UGC 1347 ausfiihrlich. Fiir UGC 1344 werden die analog gewonnenen
Ergebnisse nur zusammengefaflt.

3.4.1.1 UGC 1347

UGC 1347 (@000 = 01752™46°, 3000 = 36°37'09") liegt am Himmel ungefihr 57’ ndrdlich des
Zentrums von Abell 262 in einem Gebiet, in dem die Haufenmitglieder im Mittel den grofiten
Mangel an HI aufweisen. Die Galaxie selbst zeichnet sich allerdings durch einen niedrigen HI-
Mangelkoeffizienten* aus (HIDef = —0.07, vgl. Tab. 3.4.1.9). UGC 1347 ist vom Hubble-
Typ SBc und wird unter einer Inklination von i = 30° gesehen (Amran et al. 1994). Der
Gehalt von HI in UGC 1347 wurde von Wilkerson (1980) untersucht und das dazugehérige
Geschwindigkeitsfeld wurde von Amran et al. (1994) sowie Bravo-Alfaro et al. (1997) anhand
von Ha- beziehungsweise HI-Beobachtungen bestimmt. Oly und Tsrael (1993) haben den Fluf
der Radio-Kontinuumsstrahlung von UGC 1347 bei 327 MHz gemessen, und die von IRAS
gemessenen Ferninfrarot-Flufldichten finden sich in Londsdale et al. 1985.

Die HI- und Ha-Beobachtungen ergeben eine Systemgeschwindigkeit von UGC 1347 von 5524
beziehungsweise 5478 km s~!. Im folgenden wird angenommen, da8 der Unterschied zwischen
der System- und der Haufengeschwindigkeit von etwa 800 km s~! von der Bewegung der Galaxie
im Haufen stammt. In der dementsprechend angenommenen Entfernung zu UGC 1347 von
Dy, = 63 Mpc entspricht einer Bogensekunde am Himmel einer lineare Ausdehnung von etwa
300 pc.

3.4.1.2 Die Nahinfrarot-Emission von UGC 1347

Die Nahinfrarot-Strahlung von UGC 1347 wird von zwei fast gleich hellen Komponenten domi-
niert, die sich in einem Abstand von etwa 8.85” (oder 2.74 kpc) befinden und grob in Nord-Siid-
Richtung orientiert sind. Abb. 3.1 und 3.2 zeigt die Kontinuums-Emission im Nahinfraroten (aus
AO-korrigierten OMEGA-Daten) beziehungsweise im Sichtbaren (aus dem Digitized Palomar
Sky Survey) von UGC 1347.

In Abb. 3.3 sind jeweils 5.4” x5.4” grofle Auschnitte von ALFA/OMEGA-Aufnahmen im K-
Band dargestellt, die den Tip-Tilt-Leitstern (am Himmel 41” siidostlich der Galaxie) und die
kompakte siidliche und die nérdliche Komponente der Galaxie zeigen, aufgenommen sowohl mit
offener AO-Kompensation als auch mit vollstindig geschlossenem AO-Regelkreis auf den LLS
und den natiirlichen Tip-Tilt-Leitstern. Abb. 3.4 zeigt die entprechenden Profilschnitte durch
den Stern und die beiden Komponenten der Galaxie. Die Aberrationen in der LLS-korrigierten

4Der HI-Mangelkoeffizient HIDef ist definiert als die Differenz zwischen der beobachteten HI-Masse
Mpr1(obs) und der fiir eine isoliert stehende Galaxie gleicher linearer optischer Abmessung und morphologi-
schen Typs erwartete HI-Masse (Giovanelli und Haynes 1985): HIDef = (logMg1(Typ, D)) — log Mgry(obs).
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Abbildung 3.1: Kontinuumsemission von UGC 1347 im Nahinfraroten. Dargestellt ist das aus
den ALFA/OMEGA-Daten im K-Band bei geschlossenem AO-Regelkreis auf den LLS gewon-
nene Mosaik. Die nérdliche Komponente (im Koordinatenursprung) fillt mit dem Galaxienkern
zusammen, die Quelle in 8.85” siidéstlichem Abstand davon koinzidiert mit der HII-Region an
einem Ende des Galaxienbalkens (vgl. Abb. 3.2). Das Objekt links unten im Bild ist der Tip-
Tilt-Leitstern. Der niedrigsten Kontourlinie entspricht K = 16.0 mag/0”. Der Unterschied zur
unkorrigierten Aufnahme ist aus Abb. 3.3 beziehungsweise 3.4 ersichtlich.
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Abbildung 3.2: Kontinuumsemission von UGC 1347 im Sichtbaren (aus dem Digitized Palomar

Sky Survey). Der Koordinatenursprung gibt die Position des Emissionsmaximums im K-Band
an.
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Abbildung 3.3: 5.4”x5.4” Auschnitte aus ALFA/OMEGA-Aufnahmen von UGC 1347 im K-
Band (Norden oben, Osten links). Zu sehen sind der Tip-Tilt-Leistern (links) sowie die nérd-
liche (Mitte) und siidliche (rechts) Komponente der Galaxie. Die obere Bildreihe entpricht
dem auf den LLS und Tip-Tilt-Leitstern geschlossenen AO-Regelkreis; die untere Bildreihe
stammt aus den resultierenden Aufnahmen mit vollstindig offenem AO-Regelkreis. Auch wenn
die AO-korrigierte PSF des Stern nicht beugungsbegrenzt ist (Grund s. Text), sieht man ei-
ne Bildverbesserung, die zudem deutlich iiber diejenige hinausgeht, die bei nur geschlossenem
Tip-Tilt- Regelkreis erreicht werden konnte.
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Abbildung 3.4: Zu Abb. 3.3 gehdrende Profile (Positionswinkel 45°) und volle Halbwerts-
breiten (FWHM) des Tip-Tilt-Leitsterns sowie der ndrdlichen und siidlichen Kompenente im
Nahinfrarot-Bild von UGC 1347 bei vollstindig geschlossenem beziehungsweise offenem AO-
Regelkreis. Wie aus den Verhédltnissen der Maximalintensitidten ersichtlich ist, scheint nur die
nérdliche Komponente rdumlich vollstindig aufgeldst zu sein.



142 KAPITEL 3. STERNTENSTEHUNG IN HAUFEN-GALAXIEN BEI 7 < 1

Band/ Aperturdurchmesser
Farbe 4.8 | 3.6 | 24 | L | o7
UGC 1347
Kern J 14.41£0.08 | 14.84£0.06 | 15.53+£0.05 | 16.85+ 0.06 | 17.94 4 0.06
H 13.57£0.12 | 13.98 £0.09 | 14.63£0.07 | 15.944+0.07 | 17.03 £ 0.07
K 13.06 +0.01 | 13.41£0.02 | 14.03 £ 0.01 | 15.30+0.02 | 16.34+ 0.04
H-K | 051+£0.12 | 0.57+0.09 | 0.60+0.07 | 0.64+0.07 | 0.69+£0.08
J-H 0.84+0.14 | 0.86+0.11 | 0.90+0.09 | 0.91+0.09 | 0.91+£0.09
Stidliche J 14.33+0.07 | 14.65+£0.05 | 15.21 +0.04 | 16.43 +0.04 | 17.47+ 0.03
Komp. H 13.79+0.15 | 14.11 £ 0.10 | 14.66 £+ 0.07 | 15.87+ 0.06 | 16.91 4+ 0.06
K 13.47+0.01 | 13.75£0.03 | 14.23 £ 0.01 | 15.41+0.02 | 16.40+ 0.05
H-K | 032+£0.15 | 0.36+0.10 | 0.43+0.07 | 0.46+0.06 | 0.51+0.08
J-H 0.544+0.17 | 0.54+0.11 | 0.55+0.08 | 0.56+ 0.07 | 0.56 £+ 0.07
UGC 1344
Kern K 12.11+0.02 | 12.45+£0.03 | 12.96 £ 0.03 | 14.15+ 0.04 | 15.124+ 0.03

Tabelle 3.4: Ergebnisse der synthetischen Apertur-Photometrie an den ALFA/OMEGA-Daten
von UGC 1347 und UGC 1344.

Aufnahme stammen von einer nicht perfekt ausgefiihrten WFS-Kalibration mit der Referenz-
faser. Wegen einer zum Zeitpunkt der Aufnhame mit dem DM nicht besser durchfiihrbaren
Korrektur der statischen Aberrationen ergab das Bild der Referenzfaser diesselbe PSF wie
vom Stern in Abb. 3.3. In der weniger aberrierten Achse ist die Bildverbesserung in der LLS-
korrigierten Aufnahme aber deutlich zu sehen. Im Fall der gezeigten direkten Aufnahme war
das Teleskop nicht optimal fokussiert und man sieht auch, dafl die Lyot-Blende in der OMEGA-
Kamera bei den hier betrachteten Aufnahmen nicht optimal ausgerichtet war. Das tatséchliche
Seeing im K-Band diirfte deshalb etwas besser als 1.1” gewesen sein. Mit LLS und vollstindig
geschlossenem AO-Regelkreis konnte die aufgezeichnete maximale Intensitdt des Sterns um den
Faktor 2.7 gegeniiber der Seeing-begrenzten Aufnahme gesteigert werden. Die Steigerung um
beinahe denselben Betrag ist auch im Signal der kompakten siidlichen Komponente zu be-
obachten, wohingegen der nur sehr geringe Anstieg in der Spitzenintensitit des Signals der
nérdlichen Komponente darauf hinweist, daf letztere vom Teleskop rdumlich aufgelést wurde.
Die Auflésung mit AO in der am wenigsten statisch aberrierten Achse verbesserte sich von
1.1 auf 0.4” im K-Band. Mit dem geschlossenem Tip-Tilt-Regelkreis alleine (das heifit keine
Kompensation der Stérungen hoherer Ordnung) war nur eine sehr geringe Bildverbesserung zu
beobachten. Dies war wegen dem méafligen Ausgangs-Seeing zu erwarten.

Wie die nahezu identische PSF des Tip-Tilt-Leitsterns und der kompakten siidlichen Kom-
ponente zeigen, liegen sowohl die Galaxie als auch der Stern im isoplanatischen Winkel (wie
bereits erwdhnt, wurde der LIS am Himmel zwischen beide Objekte projeziert). Die PSF des
natiirlichen Sterns kann deshalb zum Enfalten der aufgenommenen Bilder herangezogen werden.
Abb. 3.5 zeigt das Ergebnis zurlickgefaltet mit einer Gauf-Funktion der vollen Halbwertsbreite
von 1.2” um die schwicheren ausgedehnten Strukturen, die den Balken und den Ansatz der
Sprialarme zeigen, deutlicher hervorzuheben. Der Vergleich der Abb. 3.5 und 3.2 zeigt, dafl
die noérdliche, ausgedehnte Komponente mit dem Kern von UGC 1347 zusammenféllt und eine
Ausdehnung von ungefihr 17 (oder 300 pc) aufweist (bereits korrigiert auf die volle Halbwerts-
breite der PSF in der unaberrierten Achse; s. Tab.3.3.1). Die andere Komponente koinzidiert
mit der HIT-Region am siidlichen Ende des Balkens der Galaxie und ist verglichen mit der vollen
Halbwertsbreite der PSF von 0.4” unaufgelst. Als Obergrenze fiir ihre rdumliche Ausdehnung
im K-Band 148t sich daher 0.15” angeben, entprechend 46 pc.

In Tab. 3.4.1.2 sind die Flufidichten im J-, H- und K-Band der beiden Komponenten aufgeli-
stet. Die angegebenen Werte wurden mit synthetischen, kreisf6rmigen Aperturen mit Durch-
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Abbildung 3.5: Entfaltete K-Band-Karte von UGC 1347 auf Grundlage der LLS-korrigierten
ALFA/OMEGA-Aufnahmen. Um die ausgedehnten Strukturen deutlicher hervorzuheben, wur-
de das Enfaltungsergebnis mit einer Gauf-Funktion der Halbwertsbreite 1.2”7 geglittet. Der
niedrigsten Kontourlinie entspricht K = 18.0 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien
betrigt K = 0.25 mag/0”.

messern von 4.8”, 3.6”7, 2.4”, 1.2” und 0.72” ermittelt, zentriert auf das jeweilige Objekt. Die
aufgefithrten Fehler (dreifache Standardabweichung) setzen sich aus dem bei der Zentrierung
der kiinstlichen Aperturmaske auf den Mittelpunkt der Galaxienkomponente sich ergebenden
Flufifehler (relativer Beitrag in der Gréfienordnung Prozent), der FluB-Unsicherheit im abge-
zogenen Himmelshintergrund (Beitrag in der Gréfienordnung 10 %) und dem Fehler bei der
FluBkalibration zusammen. Letzterer resultiert aus den Schwankungen in den Nullpunkten der
Kalibrationssysteme fiir die drei Nahinfrarotbinder aufgrund von Abweichungen in den effekti-
ven Filtertransmissionskurven (Wamsteker 1981, Korneef 1983). Fiir die Umrechnung zwischen
der spiter immer wieder verwendeten Flufldichte-Einheit Jansky und der scheinbaren Helligkeit
in Magnituden gilt: m(mag) = 2.5{e—log[S(Jy)]}. Nach Johnson (1966) und Wamsteker (1981)
gilt fiir die Nahinfrarot-Bander K, H und J: ¢ = 2.80, 3.03 (interpoliert aus den Literaturwerten)
beziehungsweise 3.248. Fiir die Umrechnung im V-Band und im B-Band (Zentralwellenlinge
0.435 pm) ist € = 3.581 beziehungsweise 3.647.

In Abb. 3.6 sind die gemessenen Helligkeitsdifferenzen im Zwei-Farbendiagramm dargestellt.
Zusétzlich ist auch der Verfirbungsvektor durch Extinktion vom Betrag Ay = 1 magim V-Band
eingezeichnet. Dafiir wurde das Spektrum der galaktischen interstellaren Extinktion benutzt,
aus dem sich in den photometrischen Bindern im Optischen und nahen Infraroten folgende
Wellenldngenabhéngigkeit der Verfarbung ergibt (Draine 1989): Ay = 0.284y, Ay = 0.16Ay
und Axg = 0.11Ay. Ebenso ist in Abb. 3.6 die Farbe einer Sc-Galaxie gemdfi H— K = (1+2)0.23
und J— H = (1+2)0.67 (Frogel et al. 1978) und die von Zwerg- und Riesensternen (nach Mould
und Hyland 1976, Lee 1970 und Glass 1975) eingetragen.

Man sieht im Zwei-Farbendiagramm, daf die Farbe des Kerns von UGC 1347 (kleiner als 2”7 im
Durchmesser, entsprechend 600 pc) durch eine stellare Scheibenpopulation beschrieben werden
kann, die eine R6tung von Ay &¢ 4 mag erfihrt. Die entprechende R6tung von insgesamt etwa
0.44 mag im K-Band zeigt, dafl zur einfachen R6tung durch Extinktion noch heifler Staub zur
Nahinfrarot-Emission des Kerns beitrdgt (Anteil etwa 65 %). Im Fall der siidlichen Kompo-
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Abbildung 3.6: JHK-Zwei-Farbendiagramm der beiden Nahinfrarot-Komponenten in
UGC 1347. Die Parameter an den MeBpunkten geben den Durchmesser der auf den Schwer-
punkt der Komponente zentrierten Aperturmaske fiir die Photometrie an. Zum Vergleich sind
ebenfalls die Farben einer Galaxie vom Hubble-Typ Sc sowie von Zwerg- und Riesensternen
eingetragen. Desweiteren ist der mittlere Kalibrationsfehler, der Verfirbungsvektor fiir eine Ex-
tinktion von Ay = 1 mag und die Richtung der Farbverschiebung bei Anwesenheit von “heilem”
Staub eingezeichnet. Letzterer besitzt zwischen den Sternen in der Regel solche Temperaturen,
die zu einem StrahlungsfluSbeitrag nur im langwelligsten Infraroten fiihren (vgl. Kap. 3.4.1.4)

nente in UGC 1347 sind die Farben einer Scheibe mit normaler Sternpopulation offensichtlich
stidrker durch zusdtzliche Emission von heiflem Staub als durch Extinktion beeinflufit. Aus der
Extinktion Ay < 1 fiir die siidliche Komponente folgt ein Anteil der Emission des heiflen Staubs
am Nahinfrarotlicht von mindestens etwa 85 %. Bei beiden Galaxien-Komponenten nimmt die
Rotung durch Extinktion und der Einflufl des heiflen Staubes mit abnehmender Aperturgréfie
zu. Dies zeigt, dafl der Einflu} einer umgebenden oder unterliegenden und ungeréteten Sternpo-
pulation auf die Verfirbung dann entprechend abnimmt. Die siidliche Komponente in UGC 1347
scheint dhnlich dem Knoten in der nahen Sprialgalaxie NGC 7552 (Schinnerer et al. 1997) gear-
tet zu sein, und ist wegen der Dominanz der Strahlung von heiflem Staub vermutlich ein Gebiet
in der Galaxienscheibe mit einem vor verhdltnisméflig kurzer Zeit stattgefundenen Sternent-
stehungsausbruch. Auch der Hinweis auf heiflen Staub im Kern von UGC 1347 kann eine dort
erh6hte Sternentstehungsaktivitit bedeuten. Um die gewonnenen Nahinfrarot-Daten zusammen
mit den aus der Literatur entnommenen Daten fiir andere Wellenldngen genauer zu analysieren
wird spéiter ein Starburst-Modell fiir die Entwicklung der Sternentstehung verwendet, das in
Kap. 3.5.1.1 ndher beschrieben wird.

3.4.1.3 Die Leuchtkraft von UGC 1347 im K-Band

Aus den ALFA/OMEGA-Daten kann die K-Band-Leuchtkraft Lx des Kerns berechnet werden
und mit der abgeschitzten Leuchtkraft der Scheibe verglichen werden. Lk bestimmt sich gemé&f:

Li(Lg) = 1.14 x 10* Dy, (Mpc)?Sk (mly) , (3.4)
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mit Sk als der FluBdichte im K-Band. Fiir den Kern von UGC 1347 ist Sx = 5.5 mJy. Nach den
Ausfithrungen im vorangegangenen Abschnitt ist zur Entr6tung der Korrekturfaktor 10044«
mit Axg = 0.44 multiplikativ an die zuletzt genannte Fluldichte anzubringen. Damit folgt eine
Leuchtkraft des Kerns von Lx = 3.7 x 108 L.

Die Fludichte im K-Band von der kompakten siidlichen Komponente betrdgt 3.7 mJy, gemessen
in einer Aperturmaske mit 7.2” Durchmesser. Wie im vorangegangenen Abschnitt dargelegt
wurde, ist die K-Band-Emission der siidlichen Komponente durch heifien Staub, die J — H-
Farbe dieser Quelle hingegen durch eine ungerétete Sternpopulation geprégt. Die stellare K-
Band-Flufidichte der siidlichen Komponente kann deshalb unter der Annahme einer fiir normale
Spiralgalaxien typischen H—K-Farbe von 0.21 (Frogel et al. 1978, Scoville et al. 1985) aus der H-
Band-Helligkeit bestimmt werden. Fiir eine synthetische Apertur mit 7.2” Durchmesser ergibt
sich so eine entrétete Helligkeit von mg = 13.3 oder eine K-Band-Flufidichte von 3.0 mJy,
woraus eine stellare K-Band-Leuchtkraft von 1.4 x 108L folgt.

Die K-Band-Leuchtkraft der Scheibe kann auf zwei Arten abgeschitzt werden. Zum einem er-
lauben es die OMEGA-Daten von Galaxienbereichen auflerhalb des Kerns und der siidlichen
Komponente die K-Band-Flufldichte der Scheibe zu ungefdhr 0.2 mJy innerhalb einer 7.2”-
Apertur abzuschitzen. Die scheinbare Grofle von UGC 1347 betrigt etwa 1.4’ x 1.2" (Nilson
1973). Nimmt man eine konstante Oberflichenhelligkeit der Scheibe an, folgt daraus eine Fluf-
dichte im K-Band von der gesamten Scheibe in der Groflenordnung von 20 mJy. Genauer kann
die Fluidichte mit Hilfe der von Gavazzi et al. (1996) gemessenen H-Band-Magnitude fiir die
gesamte Galaxie von 10.54 mag abgeschéitzt werden. Aus der mittleren H — K-Farbe von Spiral-
galaxien von 0.21 (Frogel et al. 1978) folgt fiir die K-Band-FluBidichte der gesamten Galaxie
etwa 46.6 mJy. Beriicksichtigt man die oben angebenen Beitrdge des Kerns und der siidlichen
Komponente erhilt man fiir die K-Band-Flufidichte und Leuchtkraft der Scheibe von UGC 1347
im K-Band etwa 35.3 mJy beziechungsweise 1.60 x 10°Lg.

3.4.1.4 Die Emission von UGC 1347 im Lyman-Kontimuum

Im folgenden soll die Lyman-Kontinuums-Leuchtkraft, Ly, x, also die Ultraviolett-Leuchtkraft
bei Wellenldngen kiirzer als 91.2 nm aus den Beobachtungen von UGC 1347 abgeleitet werden.
Lyyx 188t sich aus dem Fluf§ in der im K-Band beobachtbaren Bry-Linie, Fp,,, bestimmen,
wenn die Regionen des durch das UV-Strahlungsfeld ionisierten Wasserstoffs eine grofie optische
Tiefe besitzen. In diesem Fall wird jedes Lyman-Kontinuums-Photon oft gestreut, bevor es
sich in Photonen niedriger Energie der anderen Rekombinationsserien des Wasserstoffatoms
und ein Lya-Photon umwandelt. Nach der klassisschen Rekombinationstheorie (Fall B: grofie
optische Tiefe, Dichte beziehungsweise Temperatur des Elektronengases: n, = 10* em=3, T, =
8000 K; Osterbrock 1989) betragen die Emissionslinien-Intensititsverhéltnisse I(Hea)/I(HB) =
3, I(He)/I(HB) = 0.155, und I(Bry)/I(He¢) = 0.2. Mit dem sich daraus ergebenden Verhiltnis
I(Ha)/I(Brvy) = 96.8 folgt fiir die Anzahl der fiir einen gewissen Bry-Linienfluf§ erforderlichen
Lyman-Kontinuums-Photonen:

Liyx(Le) =5.55 x 1017FHa(erg g1 cm_z)D(Mpc)z . (3.5)

Amran et al. (1994; Amran und Marcelin 1998) stellten freundlicherweise Ha-Linien- und Kon-
tinuumskarten von UGC 1347 zur Verfiigung. Mit diesen urspriinglich unkalibrierten Daten
kann die Lyman-Kontinuums-Leuchtkraft sowohl der gesamten Galaxie als auch der einzelnen
Komponenten abgeschitzt werden. Die Daten umfassen mit 4.9’ x 4.9’ die gesamte Galaxie
Die in Abb. 3.7 gezeigten zentralen Auschnitte der Ha-Linien- und Kontinuumskarten wurden
gleichzeitig mit derselben spektralen Auflésung aufgenommen. Die absolute Flufikalibration der
Liniendaten kann durch eine Abschitzung der gesamten Flufldichte S,k im Ha-Kontinuum
erfolgen, und zwar durch lineare Interpolation zwischen den Flufidichten, die aus den von Ga-
vazzi und Boselli (1996) gemessenen Helligkeiten im H- und V-Band folgen. Aus Sy = 24.5 mlJy
und Sy = 75 mJy, jeweils mit einer auf den Kern zentrierten Apertur von 1.14’ Durchmesser
gemessen, folgt Spox = 29.8 mJy oder Frox = 4.4 x 10713 erg s~! cm?. Mit dem letzten
Wert und den Daten, denen Abb. 3.7 zugrundeliegt, kann der Ha-Linienflufl absolut kalibriert
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Abbildung 3.7: Ha-Linien- (rechts) und Kontinuumskarte (links) von UGC 1347 [Daten freund-
licherweise von Amran und Marcelin (1998) zur Verfiigung gestellt]. Der Abstand der Kon-
tourlinien entspricht einer Anderung in der Flichenhelligkeit um jeweils den Faktor 1.5. Das
Verhédltnis zwischen dem Kontinuum- und dem Liniensignal betrigt 4.33 fiir eine auf den Kern
zentrierte Apertur mit 68” Durchmesser.

werden. Das Verhiltnis des gesamten Flusses im Ha-Kontinuum zu dem in der Linie (jeweils
in Dateneinheiten gemessen) in den von Amran und Marcelin (1998) zur Verfiigung gestellten
Aufnahmen betrdgt 4.3 innerhalb einer jeweils auf den Kern zentrierten 1.14’-Apertur. Damit
folgt ein FluB in der Ha-Linie der gesamten Galaxie von Fr, = 1.0 x 107'3 erg s~! cm?.
Mit Gl. (3.5) ergibt sich somit die Lyman-Kontinuumsleuchtkraft der gesamten Galaxie zu
Liyx = 2.2 x 10® Lg. In einer Apertur mit 7.2” Durchmesser und jeweils zentriert auf den
Kern und die siidliche Komponente folgt Lr,x = 1 x 107 L® beziehungsweise 2 x 107 Lg.
Die letzten drei Leuchtkraftwerte beriicksichtigten noch keine Extinktion durch Staub und Gas
entlang der Sichtlinie. Nach den Messungen im J-, H- und K-Band und (fiir die Scheibe) durch
den Vergleich mit anderen Galaxien ist folgende Extinktionskorrektur anzubringen: Ay = 3 fiir
den Kern (und einer 7.2”-Apertur), Ay = 1 fiir die siidliche Komponente und Ay < 1 fiir die
Scheibe. Mit Ay, = 0.8y (Draine 1989) folgen die entsprechenden Entrétungsfaktoren fiir die
Ha-Kontinuums-Fliisse. In den Tab. 3.9 und 3.10 sind die extinktionskorrigierten Leuchtkréfte
von UGC 1347 im Lyman-Kontinuum zusammengefafit.

3.4.1.5 Die Masse von UGC 1347

Der Gehalt von HI-Gas in UGC 1347 wurde von Wilkerson (1980) mit dem Arecibo-Radio-
teleskop bei einer Auflésung von 3.2’ untersucht. Unter der Annahme einer Entfernung von
67 Mpc erhielt der Autor eine HI-Masse von Mgy = 3.5 x 109M®. Skaliert auf die hier an-
genommene Entfernung von Dy = 63 Mpc folgt My; = 3.2 x 10°Mg. Bravo-Alfaro (1997)
untersuchte die rdumliche Verteilung von atomaren Wasserstoff mit dem Westerbrok-Synthesis-
Radio-Telescope. Die interferometrischen Messungen zeigen, dafl sich das HI-Gas bis weit iiber
die im optischen nachweisbare Scheibe ausdehnt. Die volle Halbwertsbreite der HI-Verteilung
stimmt allerdings in etwa mit der der optischen iiberein. Im HI-Bild von UGC 1347 ist eine
schwache Ausdehnung in Nord-Siid-Richtung auszumachen und eine deutlichere in Ost-West-
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Richtung. Die aus den HI-Messungen ermittelte Rotationskurve stimmt gut mit derjenigen aus
den Beobachtungen bei der Ha-Linie tiberein.

Bislang ist keine direkte Messung der Masse My, des molekularen Wasserstoff-Gases in UGC
1347 verfligbar. Man kann den Betrag von My, aber aus der Beziehung zwischen der Staubtem-
peratur und dem Ferninfrarot-Leuchtkraft-zu- Mpr,-Verhéltnis nach Young und Scoville (1991)
abschétzen. Diese empirische Relation beruht darauf, dal mehr molekularer Wasserstoff auch
mehr heile O-Sterne bedeutet. Die damit verbundende héhere Energiedichte des Strahlungs-
feldes bewirkt eine hohere Temperatur des Staubes im Strahlungsgleichgewicht. Mit den im
nichsten Abschnitt vorgestellten Ergebnis fiir die Ferninfrarot-Leuchtkraft von UGC 1347 von
Lrrr = 1.18 x 1010 Lg und dem Resultat fiir die Staubtemperatur von 22 K folgt aus der
Masse-Leuchtkraft-Relation My, ~ 3.2 x 10° Mg. Das sich daraus ergebende My, /Mpy;-
Verhéltnis von etwa eins ist sehr &hnlich dem fiir Balkenspiralen am haufigsten anzutreffenden
Wert (Young und Scoville 1991).

Die gemessene HI-Linienbreite von 155 km s~! (Wilkerson 1980) und das Ha-Geschwindigkeits-
feld (Amran et al. 1994) weist auf eine volle, das heifit auf die Inklination von 30° korrigierte
Breite der Geschwindigkeitsverteilung des Gases von Awg &~ 300 km s~! hin. Damit 148t sich
die totale dynamische Masse von UGC 1347 abschitzen. Fiir Spiralen des spiten Typs gibt
Shostak (1978) folgende Bezichung zwischen der dynamischen Masse innerhalb des linearen
Durchmessers D und der korrigierten Geschwindigkeitsdispersion an:

Mot (Mg) = 2.45 x 10* D(kpc) Avg(km s™1)% . (3.6)

Fiir UGC 1347 wiirde demnach mit der aus dem photometrischen Durchmesser von etwa 84"
sich ergebenden linearen Ausdehnung von D & 27 kpc ein M, ~ 1.5 x 1019 Mg folgen.
Das sich daraus ergebende Verhiltnis (Mpr + Mp,)/Mis: & 0.2 ist etwa viermal groBer als
das fiir Balkenspiralen typische Verhiltnis von Gasmasse zu Gesamtmasse (Shostak 1978) und
entspricht eher demjenigen, wie es in irregulidren Galaxien erwartet wird. Dies mag aufgrund
der Klassifizierung von UGC 1347 ein Hinweis darauf sein, daff mit Gl. (3.6) der Betrag fiir die
totale Masse von UGC 1347 unterschétzt wird. Dies kann zum einem an der Unsicherheit in der
linearen Ausdehnung liegen. Wahrscheinlicher sind jedoch Abweichungen vom angenommenen
Rotationsprofil. Gl. (3.6) basiert auf dem Modell nach Brandt (1960) mit n = 3, einem Ort der
maximalen Rotationsgeschwindigkeit bei 0.28 D, und einer maximalen Rotationsgeschwindigkeit
vom Betrag Avg/2. Nur einige 10 % der damit modellierten gesamten Masse liegt innerhalb des
photometrischen Durchmessers (der grofien Halbachse der Tsophote mit einer Flachenhelligkeit
im B-Band von pp = 25.0 mag/0”), das heifit ist im Optischen dann auch beobachtet. Flachere
Rotationskurven (n = 1) mit einem Maximum bei einem gréfieren Radius (0.5D), wie sie etwa
von Rogstad und Shostak (1972) fiir eine Auswahl von Spiralen gefunden werden, ergeben
einen vier mal so grofien Vorfaktor wie in Gl. (3.6) angegeben. Fiir Tab. 3.9 wurde deshalb auch
dieser Wert zur Skalierung des Produkts DAwy? zur Abschitzung der dynamischen Masse von
UGC 1347 verwendet.

3.4.1.6 Die Leuchtkraft von UGC 1347 im Ferninfraroten

Aus den im TRAS-Punktquellenkatalog (L.ondsdale et al. 1985) aufgelisteten Flufidichten bei 60
und 100 gm kann die gesamte Leuchtkraft von UGC 1347 im Ferninfraroten, Lrrg, abgeleitet
werden. Der Ursprung der Ferninfrarotemission aus dieser Galaxie ist mit grofler Sicherheit die
thermische Strahlung von Staub und Gas. Beides ist besonders in HII-Regionen konzentriert.
Fiir thermische Quellen mit Temperaturen zwischen 20 bis 80 K (s. unten) ist der Fluf§ zwischen
42.5 und 122.5 pm in sehr guter Niherung gegeben durch (Londsdale et al. 1985, Fairclough
1986):

Lrir(Lg) = 3.94 x 10°[2.58S60,m (J¥) + S100um (Jy)]1 D1 (Mpc)? . (3.7)
Fiir die gesamte Galaxie UGC 1347 ergibt sich mit Seoum = 1.40 Jy und Sioopm = 3.84 Jy
somit Lprp = 1.165 x 1010 Lg.
Aus dem Verhéaltnis Seoum/S100um kann die Temperatur dieses Staubes in UGC 1347 abgelei-
tet werden. Die Natur der Staubkoérner, welche die thermische Emission bei 60 und 100 gm
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bestimmen, kann sehr gut durch eine Mischung vornehmlich aus Graphit- und Silikat-Teilchen
mit Radien von etwa 0.1 pgm und Temperaturen zwischen etwa 20 bis 50 K erklirt werden
(Hildebrandt 1983). Das Massenverhéltnis der Silikat-zu Graphit-Teilchen wird hier als 7:3 an-
genommen, was dem Verhdltnis in der Milchstrale entspricht (Whittet 1981). Das Spektrum
einer optisch diinnen und sich im thermischen Strahlungsgleichgewicht befindlichen Staubwolke
bei einer einzigen Temperatur T weist folgenden Intensitdtsverlauf auf (Emerson 1988):

I(v) x Q(v,a)B(v,T) , (3.8)

mit B(v,T) als der Funktion des Planckschen Strahlungsgesetzes. In die Absorptionseffizienz
Q geht die Groe ¢ und die dielektrische Funktion der Staubteilchen ein. Nach Draine (1981)
und Draine (1986) ist fiir die Emission bei 60 und 100 pm die Absorptionseffizienz proportional
zu v2, und die Absorptionseffizienz von Silikat und Graphit betrigt bei 60 pm 2.41 x 102
beziehungsweise 5.21 x 102 und bei 100 ym 0.501 x 102 beziehungsweise 4.11x 102. Fiir UGC 1347
mit Seoum /S100um = 0.36 folgt damit eine mittlere Strahlungstemperatur des Staubes von etwa
22 K.

Im Fall aktiver Sternentstehung tragen junge Sterne am meisten zur bolometrischen, das heifit
zu der iiber alle Wellenlingen integrierten Leuchtkraft Ly, einer Galaxie bei. Dabei werden die
hochenergetischen Photonen zum iiberwiegenden Teil durch den Staub, der die jungen Sterne
umgibt, iber den Effekt des sogenannten photoelektrischen Aufheizens in Ferninfrarotstrahlung
umgewandelt (Tielens und Hollenbach 1985). Der Nachweis dieses warmen Staubes in UGC 1347
rechtfertigt deshalb hier die Annahme Ly, & Lprg-

Es 148t sich ebenfalls abschidtzen, wie grofl der Beitrag der Scheibe beziehungsweise des Kerns
zu Lprg ist. Dabei wird angenommen, dafl der hauptséchliche Anteil der Ferninfrarot-Strahlung
der Scheibe von unregelméflig tiber ein grofles Volumen verteilte interstellare Gas- und Staub-
wolken stammt, die durch das Ultraviolett-Strahlungsfeld der stellaren Scheibenpopulation
aufgeheizt werden. Im Fall méafig heiBer thermischer Quellen (T < 100 K) sorgen diese fiir
den als ,Zirrus“-Emission bekannten Exzess der Ferninfrarotstrahlung um 100 gm. Fiir eine
erste Abschitzung des relativen Beitrags von Scheibe und Kern zur gesamten Ferninfrarot-
Leuchtkraft kann man eine Ferninfrarot-Flufidichte fiir obige diffus verteilte Wolken annehmen,
die derjenigen der Zirrus-Emission in der Milchstrafle entpricht. Die entprechenden Relationen
wurden bei extragalaktischen Objekten bereits erfolgreich von Eckart et al. (1990) bei Centau-
rus A und von Jackson et al. (1991) bei NGC 2903 angewandt. Nach de Vries et al. (1987) geniigt
die rdumliche Fluidichteverteilung der galaktischen Zirrus-Emission bei 100 ym, S100um,z, aus
der Richtung des Sternbild des grolen Biren dem folgenden Zusammenhang:

S100um,z = apur + blizco(1-0) + S100um,H , (3.9)

mit pyr als der HI-Sdulendichte, Ii2co(1-0) als der integralen Fluidichte in der Linie des
12C’O(l — 0)-Rotationsiibergangs und Siooum, s als der Fluidichte der gleichférmigen Hinter-
grund-Emission. Die Konstanten in Gl. (3.9) betragen @ = (1.040.4) x 1072* MJy sr~! m? und
b= (1.04£0.5) MJy sr=! K=! km~1s. Im folgenden wird angenommen, daf§ in den Daten aus dem
IRAS-Punktquellenkatalog die Beitrdge der jeweiligen Hintergrund-Emission vernachlissigbar
ist. Dann kann die untere Grenze des Beitrags der Scheibe zur gesamten Ferninfrarot-Emission
aus dem Beitrag des atomaren HI-Gases berechnet werden, das, wie im vorangegangenen Ab-
schnitt dargelegt wurde, hauptséichlich in der Scheibe verteilt ist. Aus dem Scheibendurchmesser
von etwa 84” und der Gesamtmasse des HI-Gases My = 3.2 x 10° Mg folgt ein Beitrag zur
100-pm-FluBdichte von etwa 8.6 MJy sr—!. Integriert iiber die Scheibe resultiert daraus eine
FluBdichte der HI-Emission aus der Scheibe von 1.26 Jy. Fiir eine Gesamtmasse des molekularen
Wasserstoff-Gases My, = 3.16 x 10° Mg folgt ein dementprechender Beitrag zur FluBdichte
bei 100 ym in der Gréflenordnung von 30 mJy. Die gesamte Fluldichte der Scheibe addiert sich
somit zu Sigoum = 1.56 Jy. Legt man das mittlere Verhéltnis der Flufidichte von galaktischen
Zirrus-Wolken bei 60pm zu der bei 100 pm von log(Seoum,z/S100um,z) = —0.65 zugrunde
(Helou 1986), erwartet man bei UGC 1347 einen Beitrag der Scheibe zur 60 ym-Emission von
Seoum = 0.35 Jy. Mit Gl. (3.7) folgt als Abschitzung fiir die Ferninfrarot-Leuchtkraft der Schei-
be von UGC 1347 somit eine untere Grenze von 3.2 x 10° L® und aus der Gesamtleuchtkraft
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damit fiir den Kern die obere Ferninfrarot-Leuchtkraftgrenze 8.6 x 10° L. Wegen des klei-
nen Strahlfiillfaktors der siidlichen Komponente wurde ihr Beitrag zur Ferninfrarotleuchtkraft
vernachlissigt.

Die oben gewonnenen Werte fiir die Ferninfrarot-Leuchtkraft des Kerns und der Scheibe sind
konsistent mit den Betrigen, die man aus der Relation zwischen der nichtthermischen Radio-
Kontinuums- und der Ferninfrarot-Leuchtkraft (Wunderlich und Klein 1988, s. auch folgen-
der Abschnitt) erhilt. Fiir den hier (aus der TRAS-Messung) vorliegenden Betrag der totalen
Ferninfrarot-Leuchtkraft gilt die Beziehung:

Lrir(Lg) = 2.61 x 107 27[1024892%0:3681 13 5 1017 D}, (Mpc)2Ss e, (mly)| T55Ee35 | (3.10)

mit Ssgp, als der Radio-Flufldichte bei 5 GHz. Die relativ groflien Potenzfehler erkliren sich
daraus, dafl zur Ableitung der Relation Daten von Galaxien der unterschiedlichsten Typen
verwendet wurden. Wie im n#chsten Abschnitt gezeigt wird, kann aus den Radiomessungen
an UGC 1347 bei 327 MHz von Oly und Israel (1993) der Beitrag des Kerns zur FluBdichte
bei 5 GHz zu > 3.23 mJy abgeschdtzt werden. Daraus resultiert innerhalb der Fehler eine
Ferninfrarot-Leuchtkraft des Kerns von > 7.9 x 10° Lg. Dies ist in guter Ubereinstimmung mit
dem Betrag, der aus der abgeschitzten Zirrus-Emission der Scheibe folgt.

3.4.1.7 Die Supernova-Rate in UGC 1347

Die Rate der Supernova-Explosionen, vgpy, kann aus der Synchrotonstrahlung, die von Super-
nova-Resten abgestrahlt wird, abgeleitet werden. Shklovsky (1968) hat gezeigt, daB die Inten-
sitdt dieser Strahlung nichtthermischen Ursprungs mit der Zeit exponentiell abnimmt, wenn sich
der Supernova-Rest adiabatisch ausdehnt und optisch diinn ist. Nach Condon (1992) besteht
zwischen der Radio-Flufidichte bei 5 GHz und der Anzahl der erwarteten Supernova-Explosionen
pro Jahr folgender Zusammenhang:

vsn(a™!) = 3.1 x 1075S56p, (mJy) D(Mpc)? . (3.11)

Da in den Konversionsfaktor auf der rechten Seite in letzter Gleichung unter anderem die
magnetische Energiedichte und die Dichte des interstellaren Mediums eingehen, stellt die nach
Gl. (3.11) berechnete Supernovarate nur eine Abschitzung dar. Diese hat sich aber fiir alle
bisher untersuchten Galaxien, die keinen aktiven Kern aufweisen, als brauchbar erwiesen.

Oly und Israel (1993) haben die FluBdichte von UGC 1347 bei 327 MHz zu Ssa7amrprz = 23.6 mJy
mit 55” Auflésung am Himmel gemessen. Der Unterschied zwischen der maximalen und der in-
tegrierten Flufidichte betrdgt dabei nur 0.5 mJy. Wenn die Radio-Flufidichte von den zentralen
10 %(30 %) der Scheibe (Durchmesser etwa 84”) dominiert werden wiirde, wire ein Unterschied
zwischen der maximalen und der totalen Fluidichte bei 327 MHz von ungefihr 3 %(30 %) zu
erwarten. Auch zeigt die Galaxie in den neuesten Durchmusterungen mit dem Very Large Array
bei 45” Auflésung eindeutige Anzeichen einer ausgedehnten Emission bei 1.4 GHz (Condon et
al. 1996). Deshalb ist es gerechtfertigt anzunehmen, dafi mehr als 95 % der Radio-Flufidichte aus
dem Kern von UGC 1347 stammt. Fiir 35 Galaxien aus dem Upsala-Galaxien-Katalog (UGC)
haben Oly und Israel (1993) einen mittleren Spektralindex « (S, o v®) fiir Frequenzen v zwi-
schen 327 MHz und 1420 beziehungsweise 5000 MHz von —0.7140.05 gefunden. Daraus folgt fiir
den Kern von UGC 1347 eine Flufldichte bei 5 GHz von Ssg g, > 3.23 mJy. Fiir den Kern ergibt
sich damit nach Gl. (3.11) gy > 0.040 a~'. Dieser Wert ist in der gleichen GroBenordnung wie
die geschiitzte Supernova-Rate von (0.02540.006) a=! in der gesamten Milchstrae (Tammann,
Loffler und Schréder 1994). Fiir die Scheibe von UGC 1347 (mit Ssazarm, < 1.2 mJy) kann eine
obere Grenze fiir die Supernova-Rate von 0.002 a~' angenommen werden.

Die in den vorangegangenen Abschnitten dargestellten Ergebnisse weisen auf eine erhéhte Stern-
bildungsaktivitdt in UGC 1347 hin. Diese Erkenntnis wird in Kap. 3.5 im Zusammenhang mit
einem Modell fiir die zeitliche Sternentwicklung in UGC 1347 diskutiert.
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3.4.1.8 UGC 1344

UGC 1344 (ag000 = 01752M35°% §3000 = 36°30’03") ist eine Balkenspirale vom Typ SBc, die
unter einer Inklination von ¢ & 60° gesehen wird (aus den Daten im UGC-Katalog und visueller
Inspektion). Sie liegt etwa 21’ nordlich des Zentrums von Abell 262 und wie UGC 1347 im
Bereich des gréfiten HI-Mangels in den Haufengalaxien.

In Abb. 3.8 und 3.9 ist die Kontinuums-Emission von UGC 1344 im Nahinfraroten beziechungs-
weise im Sichtbaren gezeigt. Das erste Bild ist die (unentfaltete) AO-korrigierte Aufnahme
im K-Band, das zweite Bild stammt aus dem Digitized Palomar Sky Survey. Profilschnitte
durch den Leitstern und die Galaxie sowohl fiir Aufnahmen mit geschlossener als auch offener
AO-Kompensation sowie fiir die mit der PSF des Leitsterns, 24” siidlich der Galaxie, entfalte-
te AO-korrigierte Aufnahme sind in Abb. 3.10 dargestellt. Mit AO konnte die aufgezeichnete
maximale Intensitdt des Sterns um den Faktor 3 gegeniiber der Seeing-begrenzten Aufnahme
gesteigert werden, und die Auflésung verbesserte sich von 1.0 auf 0.4” im K-Band. Die Ma-
ximalintensitét des Galaxienbildes erhdhte sich bei geschlossenem AO-Regelkreis nur um den
Faktor 1.4. Aufnahmen von Objekten mit mehr als zwei Sternen im Gesichtsfeld, die in der-
selben Nacht unmittelbar nach der UGC-1347-Beobachtung gemacht wurden, weisen jedoch
darauf hin, daf3 die Galaxie innerhalb des isoplanatischen Winkels lag. Das Profil durch die
Galaxie in der entfalteten Aufnahme weist auf den Grund fiir den Unterschied in der Signalver-
besserung hin. Es zeigt einen Kern, der gerade noch aufgelost erscheint, und eine ausgedehntere
Bulge-Komponente. Beide Komponenten gehen ineinander iiber. Damit kann der Anstieg in der
Maximalintensitit bei geschlossener AO-Regelung nur vom Beitrag des Kerns stammen. Aus
dem entfalteten Bild folgt, daf3 die Fluflbeitrdge aus Kern und Bulge in etwa gleich sind.

In Abb. 3.11 ist das mit der PSF des natiirlichen AO-Leitstern enfaltete und mit einer Auflésung
von 0.4” geglittete Nahinfrarotbild zu sehen. Der Vergleich der gegldtteten mit der entfaltenen
Aufnahmne zeigt, dafl die Verteilung der K-Band-Flufldichte ein scharfes Maximum im Kern
aufweist, sich aber auch ohne Unterbrechung in die ausgedehnte Scheibe der Galaxie fortsetzt.
Aus den inneren 3” des Galaxien-Bulges kommt etwa die Hilfte der K-Band-Flufidichte, die
aus einer 10”7 groflen Apertur stammt. Fiir den Kern betrigt die gemessene Flufidichte im
K-Band 12 mJy aus einer 7.2” groflen Apertur. Dieser Wert fiir die Flufldichte ist um den
Faktor 1.7 grofler als bei UGC 1347. Wie im Fall von UGC 1347 kann die Leuchtkraft der
Scheibe im K-Band aus der von Gavazzi et al. (1996) gemessenen Helligkeit im H-Band von
H = 9.81 abgeschitzt werden. Aus einer angenommenen mittleren H — K-Farbe von 0.21
(Frogel et al. 1978) folgt ein Betrag fiir die gesamte Flufidichte im K-Band von etwa 91 mlJy
oder eine Leuchtkraft nach Gl. (3.4) von Lx = 5 x 108 Lg. Beriicksichtigt man den Beitrag des
Kerns folgt eine Flufldichte im K-Band aus der Scheibe von UGC 1344 von ungefihr 79 mJy
beziechungsweise eine Scheibenleuchtkraft von Lxg = 3.6 x 10°Lg. Da mit den vorhandenen
Daten von UGC 1344 keine Entr6tung moglich ist, stellen die zuletzt angegebenen Werte untere
Grenzen fiir die Leuchtkréfte dar.

Amran et al. (1994) konnten UGC 1344 im Gegensatz zu UGC 1347 nicht im Licht der He-Linie
nachweisen. Basierend auf den Ergebnissen an UGC 1347 wird deshalb hier eine Obergrenze
fiir die Leuchtkraft im Lyman-Kontinuum nach Gl. (3.5) von Liyx = 108 L@ fiir die gesamte
Galaxie angenommen.

Der HI-Gehalt in UGC 1344 wurde von Wilkerson (1980) untersucht. Aus dem schwachen
Signal einer Linie folgt eine Systemgeschwindigkeit von 4155 km s~! und eine Linienbreite von
103 km s~!. Aus dieser Messung leitet Wilkerson (1980) eine obere Grenze fiir die Masse des
in der Galaxie enthaltenen HI-Gases ab, die skaliert auf die hier angenommene Entfernung von
63 Mpc dann 3.3 x 108 My betrigt. Wie im Fall von UGC 1347 wird hier angenommen, daf}
der Unterschied zwischen der Galaxiengeschwindigkeit und der Haufengeschwindigkeit von etwa
550 km s~' von der Bewegung der Galaxie im Haufen herriihrt.

Oly und Israel (1993) haben die Radio-Kontinuumsfluidichte von UGC 1344 bei 327 MHz mit
55” x68” Auflésung gemessen. Der Unterschied zwischen der gesamten 327-MHz-Flufldichte
von 6.2 mJy und der maximalen Flu3dichte von 4.99 mJy weist darauf hin, da nicht die
gesamte Radiostrahlung aus dem Galaxienkern stammen kann, sondern mindestens etwa 1 mJy
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Abbildung 3.8: Kontinuumsemission von UGC 1344 im Nahinfraroten. Dargestellt ist das aus
den ALFA/OMEGA-Daten im K-Band bei geschlossonem AO-Regelkreis gewonnene unent-
faltete Bild. Die siidliche Quelle ist der Leitstern. Der niedrigsten Kontourlinie entspricht
K = 16.6 mag/0”.
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Abbildung 3.9: Kontinuumsemission von UGC 1344 im Sichtbaren (aus dem Digitized Palomar
Sky Survey). Der Koordinatenursprung gibt die Position des Emissionsmaximums im K-Band
an.
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Abbildung 3.10: Profilschnitte durch den Leitstern (links) und den Kern (Mitte) von UGC 1344
fiir den offenen (unten) und den geschlossenen (oben) AO-Regelkreis. Ebenso ist das Profil des
Galaxienkerns aus einer AO-korrigierten und mit dem Leitstern entfalteten ALFA/OMEGA-
Aufnahme im K-Band gezeigt (ganz rechts). Angegeben sind ebenfalls die vollen Halbwertsbrei-
ten (FWHM) der Profile. Die Tatsache, dafl das AO-korrigierte Spitzensignal vom Galaxienkern
gegeniiber der direkten Aufnahme weniger stark ansteigt als im Fall des Leitsterns deutet dar-
auf hin, daf} sich das Kerngebiet von UGC 1344 aus einem rdumlich scharf begrenzten Kern auf
der Bulge-Komponente zusammensetzt.

von der ausgedehnten Radioemission der Scheibe herriihrt. Nimmt man eine Gauf-férmige
FluB3verteilung der Radiostrahlung an, folgt eine volle Halbwertsbreite der Radioemission von
etwa 30 bis 40”, was bedeuten wiirde, dafl die Radiostrahlung iiber die gesamte Scheibe von
UGC 1344 verteilt ist.

Aus den TRAS-Daten kann man die obere Grenze fiir die Flufidichte bei 100 ym zu 0.5 Jy
abschidtzen. Nimmt man ein Spektrum der Ferninfrarotstrahlung &hnlich wie bei UGC 1347 an,
folgt eine Obergrenze fiir die Ferninfrarot-Leuchtkraft nach Gl. (3.7) von 4.0x 10° Lg. In Tab. 3.9
sind alle physikalischen Parameter und diagnostischen Verhéltnisse fiir UGC 1344 aufgefiihrt,
die auf die gleiche Art ermittelt wurden, wie im Fall von UGC 1347. In Kap. 3.5 werden diese
Resultate im Hinblick auf die Geschichte der Sternentstehung in UGC 1344 diskutiert.

3.4.1.9 Weitere Haufenmitglieder in Abell 262 und Abell 1367

Zusétzlich zu den AO-Beobachtungen an UGC 1347 und UGC 1344 wurden direkte, das heifit
in der Auflésung Seeing-begrenzte Aufnahmen von neun weiteren Galaxien in Abell 262 und 15
Galaxien in Abell 1367 mit OMEGA durchgefiihrt. Die Gesamtheit der untersuchten Galaxien
wurde gemif ihres Mangels an HI-Gas, wie er von Giovanelli et al. (1982) angegeben wird
und in Tab. 3.4.1.9 aufgefiihrt ist, ausgewdhlt. Insgesamt sechs Galaxien in Abell 262 und
sieben Galaxien in Abell 1367 liegen mit einer Entfernung vom bis zu 0.55-fachen des Abell-
Radius (ra = 1.75° fiir Abell 262 bezichungsweise r4 = 1.40° fiir Abell 1367) im zentralen
Bereich des Haufens mit einem HI-Mangelkoeffizienten zwischen -0.07 und > 1.18. Die restlichen
untersuchten fiinf Galaxien in Abell 262 und acht Galaxien in Abell 1367 liegen mit Abstinden
zwischen 1.2 und 5.2r4 im Randbereich des Haufens mit HI-Mangelkoeffizienten zwischen -0.60
und -0.01.

In jeder OMEGA-Aufnahme einer Galaxie ist mindestens ein natiirlicher Stern enthalten, mit
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Galaxie r/ra | HIDef | dkern | dstern | ddekon Bem.
(77) (77) (77)

in Abell 262:

UGC 1045 3.71 -0.26 1.36 0.63 1.21
UGC 909 3.63 -0.13 1.13 0.63 0.94
UGC 1069 3.37 -0.03 1.42 0.59 1.29
UGC 1125 2.41 -0.20 0.80 0.62 0.51
UGC 1178 1.68 -0.27 1.58 0.59 1.47 | Tip-Tilt
UGC 1366 0.32 >0.81 0.95 0.55 0.77
UGC 1307 0.27 >0.77 0.99 0.57 0.81

UGC 1347 0.26 -0.07 1.24 0.73 1.00 AO
UGC 1338 0.22 >0.79 0.81 0.59 0.31 | Tip-Tilt
UGC 1344 0.20 >0.78 1.08 0.51 0.95 AO

UGC 1350 0.20 >1.18 0.91 0.58 0.70

in Abell 1367:

UGC 7040 5.22 -0.01 1.26 0.47 1.17
UGC 7087 3.70 -0.20 0.94 0.48 0.80
UGC 6483 3.12 -0.08 1.26 0.66 1.07
UGC 6891 2.53 -0.06 0.84 0.48 0.69
UGC 6693 2.07 -0.09 1.02 0.44 0.92
UGC 6876 1.76 -0.04 0.90 0.82 0.38
UGC 6863 1.70 -0.04 1.14 0.60 0.97
UGC 6583 1.20 -0.60 1.12 0.72 0.85
UGC 6746 0.55 | >0.79 0.88 0.60 0.64
UGC 6663 0.47 | > 0.65 1.01 0.54 0.85
UGC 6719 0.25 0.28 0.95 0.64 0.70
UGC 6702 0.18 0.06 1.01 0.66 0.76
UGC 6718 0.14 1.09 1.02 0.88 0.52
UGC 6688 0.11 | > 0.80 0.53 0.49 0.19
UGC 6697 0.11 0.16 1.25 0.66 1.06

Tabelle 3.5: Die beobachteten Galaxien in Abell 262 und Abell 1347. Wenn nicht anders ver-
merkt, erfolgten die Messungen ohne AO. Aufgefiihrt sind neben dem Abstand r vom Hau-
fenzentrum (in Einheiten des Abell-Radius r4) der jeweilige HI-Mangelkoeflizient HIDef, die
gemessene volle Halbwertsbreite des Galaxienkerns, dgqrn, sowie des jeweiligen benachbarten
Sterns, dsiern, und die mit der AO-PSF beziehungsweise dem Seeing entfaltete KerngréfBe,
dgekon- Im Fall der auch mit AO untersuchten Galaxien stimmen die Ergebnisse fiir die tatsdchli-
chen Kerndurchmesser nach der quadratischen Entfaltung mit dem Seeing gut mit den direkten
AO-Beobachtungen iiberein.
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Abbildung 3.11: Mit einer GauB-Funktion der vollen Halbwertsbreite von 0.4” geglittete, zuvor
entfaltete AO-korrigierte K-Band-Karte von UGC 1344. Der niedrigsten Kontourlinie entspricht
K = 18.0 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien betrigt K = 0.15 mag/0”.

dem das jeweilige Seeing genau bestimmt werden kann. Aus azimutal gemittelten Profilen des
Galaxienkerns und des Sterns wurde die jeweilige volle Halbswertsbreite dg ¢, beziechungsweise
0s bestimmt. Da die Profile eine gaufiférmige Intensititsverteilung zeigen, kénnen die vollen
Halbwertsbreiten dgegon der tatsdchlichen Kerngréf3e mit dem Seeing quadratisch enfaltet wer-
den, das heifit es gilt:

ddekon2 = dKern2 - 652 . (312)

Die Resultate zur derart entfalteten Kerngrofie finden sich ebenfalls in Tab. 3.4.1.9. Die Ergeb-
nisse der quadratischen Entfaltung der bei offenem AO-Regelkreis beobachteten Kerngrofie von
UGC 1347 und UGC 1344 stimmen gut mit den Resultaten {iberein, die man fiir die Ausdehnung
des Kerns aus den Daten bei geschlossener AO-Regelung erhélt.

In Abb. 3.12 ist der entfaltete Kerndurchmesser als Funktion des Abstands vom Haufenzentrum
und des HI-Mangelkoeffizienten fiir die untersuchten Mitglieder von Abell 262 und Abell 1367
dargestellt. Fiir die Galaxien innerhalb des jeweiligen Abell-Radius ergibt sich ein Median-
Durchmesserwert und eine Median-Abweichung von 0.77 + 0.07”, und fiir die auflerhalb des
Abell-Radius liegenden Galaxien ein Median-Durchmesser von 1.10 4+ 0.18”. Die Unterschied
zwischen den beiden Medianwerten betridgt das 1.6-fache der Median-Abweichung von beiden
Werten. Ein Kolmogorov-Smirnov-Test ergibt, daf beide Verteilungen mit etwa 85 %iger Wahr-
scheinlichkeit unterschiedlich sind. Dieses Ergebnis konnte darauf hinweisen, dafl die Verteilung
der Flufidichte von den Kernen der Galaxien in der Nihe des jeweiligen Haufenzentrums von
systematisch kleineren Kernen stammt als es fiir die weiter auflen liegenden Galaxien der Fall
ist. Diese Beobachtung wird in Kap. 4 noch ndher diskutiert.

3.4.2 J1836.3CR

J1836.3CR wurde bislang nur im sichtbaren Spektralbereich (Couch et al. 1991) und im Rént-
genlicht (Bower et al. 1994) untersucht. Mit den ADONIS/SHARP IT+-Daten konnten erstmals
zuverldssige Farbinformationen der (zentralen) Haufenmitglieder an der Beugungsgrenze des
3.6-m-Teleskops im Nahinfraroten gewonnen werden. In Abb. 3.13 ist die aus der Beobachtung
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Abbildung 3.12: Entfalteter Kerndurchmesser dgegon der mit ALFA/OMEGA beobachteten
Galaxien in Abell 262 und Abell 1367 als Funktion des auf den jeweiligen Abell-Radius r4
normierten Abstands r vom Haufenzentrum. Die Durchmesser-Daten fiir Abell 1367 sind auf
die Entfernung von Abell 262 skaliert. Der Durchmesser der einzelnen Datenpunkte ist propor-
tional zum (Mindestbetrag des) HI-Mangelkoeffizienten einer jeden Galaxie in einem Haufen.
Gestrichelt ist die Median-Abweichung vom jeweiligen entfalteten Median-Kerndurchmesser
eingezeichnet.

beim gréfleren Pixel-Maflstab resultierende K’-Karte dargstellt. Bezeichnet sind im 25” x25”
groflen Mosaik acht Quellen (a, 2,5 — g), die in allen drei Biéndern erscheinen. Diese Objek-
te sind ausnahmslos vom System rdumlich aufgelost worden. Bei diesem Abbildungsmafstab
betrdgt die gemessene volle Halbwertsbreite der Leitstern-PSF 0.20” im H- und K’-Band, und
0.30” im J-Band. Die Strehl-Zahl im korrigierten Bild betridgt etwa 0.20 im K’-Band, 0.15
im H-Band und 0.11 im J-Band (jeweils gemessen am Leitstern). Das vom Mosaik tiberdeck-
te Himmelsareal liegt innerhalb des isoplantischen Winkels. Dies konnte durch Beobachtung
von Sternfeldern in der gleichen Nacht und bei ungefdhr gleicher Objekthéhe bestitigt wer-
den. Auch zeigen die Quellen in Abb. 3.13 in allen drei Bandern keine Tendenz zur Ausdehung
in Richtung zum Leitstern. Abb. 3.13 zeigt die K’-Karte um die hellste Quelle a, die aus der
Beobachtung mit dem kleineren Pixel-Mafistab stammt. Hier betrdgt die gemessene volle Halb-
wertsbreite der (separat aufgenommenen) Leitstern-PSF 0.18” im H- und K’-Band, und 0.25”
im J-Band. Die Strehl-Zahl im korrigierten Bild betrigt etwa 0.20 im K’-Band, 0.18 im H-Band
und 0.15 im J-Band. Die aus dem Hintergrundrauschen der bearbeiteten Bilder abgeschétzte
5-c-Nachweisgrenze im K’-Band betrigt fiir kompakte Quellen mit Ausdehnungen um 0.2” (vor
der Faltung mit der Leitstern-PSF) etwa 20.0 mag bei einem Pixel-Mafistab von 0.05” /Pixel
beziehungsweise etwa 20.5 mag beim doppelt so groflem Abbildungsmafstab.

Zur Farbidenfikation der Objekte wurden die Karten im 0.1” /Pixel-Maflstab mit der Leitstern-
PSF Lucy-entfaltet und anschlieBend mit einer Gauf-Funktion auf jeweils dieselbe Auflésung
geglittet. Ein Vergleich der riick-gefalteten QuellgréBen im J-Band mit denen im H- und K’-
Band ergibt, dafl diese im J-Band um genau den Betrag grofler erscheinen, der dem Unterschied
in der Ausdehnung der Leitstern-PSF im entsprechenden Band entspricht. Damit ist auch ge-
zeigt, dafl das Gesichtsfeld innerhalb des isoplanatischen Winkels um den Leitstern liegt. Das
Ergebnis der Photometrie an den in allen drei Nahinfrarot-Biéndern sichtbaren Quellen ist in
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Abbildung 3.13: K’-Band-Karte von J1836.3CR, gewonnen mit ADONIS/SHARP II+ bei
0.10” /Pixel-Abbildungsmafistab und 0.05” Auflésung. Der niedrigsten Kontourlinie entspricht
prr = 19.7 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien betrigt 0.5 mag/0”. Innerhalb der
punktierten Linien ist das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis des Mosaiks maximal. Alle bezeichne-
ten Quellen erscheinen auch in den H- und J-Band-Aufnahmen, und zwar jeweils mit einer
dhnlichen Morphologie.

Do () e

Abbildung 3.14: Nahinfrarot-Karte des Zentrums von J1836.3CR, aufgenommen mit
0.05” /Pixel-Abbildungsmafistab. Um die ausgedehnten Strukturen hervorzuheben wurde die
entfaltete Karte (0.20” Auflésung) mit einer Gau8-Funktion der Halbwertsbreite 0.40” gegléttet.
Der niedrigsten Kontourlinie entspricht pg+ = 19.3 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien
betrégt 0.25 mag/0”. Die Briicken zwischen b und a sowie ¢ und d sind auch beim 0.05” /Pixel-
Abbildungsmafistab und in den anderen Béndern sichtbar. Die Quelle b2 tritt nach Subtraktion
von a deutlicher zum Vorschein (s. Abb. 3.15).
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Abbildung 3.15: Die Subtraktion eines zentralsymmetrisierten Bildes der Quelle a von a zeigt
die Quelle b2 in unmittelbarer Ndhe des Kerns von a. Der Doppelkern ist in allen drei Nahin-
frarotbéndern sichtbar. Hier ist die entfaltete 0.05” /Pixel-K’-Band-Karte gezeigt, geglittet mit
einer 0.3”-GauB-Funktion. Die niedrigste Kontourlinie liegt bei px+ = 19.6 mag/0” und der
Abstand der Kontourlinien ist 0.3 mag/0”. Der Koordinatenursprung markiert das Signalma-
ximum der Quelle a.

Tab. 3.4.2 zusammengefalt. Um zuverlissige Farbinformationen insbesondere fiir die Quelle a
zu erhalten, wurden die synthetischen Aperturen zur Flulbestimmung auf 1.9” Durchmesser
begrenzt. Die langwelligsten Sharp IT+-Daten wurden mit dem K’-Filter aufgenommen. Deshalb
wurde folgende Beziehung benutzt, um diese in fiir das K-Band giiltige Werte umzuwandeln
(Wainscoat und Cowie 1992):

K=K -02(H-K). (3.13)

Fiir diese Farbkorrektur wurden die Mittelwerte der H — K-Farben derjenigen Objekte ver-
wendet, die als extragalaktisch identifiziert werden konnten und deren Rotverschiebung nahe
dem entsprechenden Wert fiir den Haufen liegt. Fiir J1836.3CR betrigt diese mittlere Farbe
H — K = 0.69. Die in Tab. 3.4.2 angegebenen Farben sind Mittelwerte aus unterschiedlichen
Aperturgréen (maximal 1.9” Durchmesser) und zeigen iiber letztere Variationen < 0.15 mag.
Insbesondere die Farbe des Kerns der Quelle a erscheint weder besonders rot noch blau. Dies
deutet darauf hin, dafl die Extinktion beziehungsweise der Spektraltyp iiber diese Quelle nur
sehr wenig schwankt.

Die AO-Daten erlauben es, die Helligkeitsverteilung innerhalb einer jeder Galaxie zu analy-
sieren. Abb. 3.16 zeigt die azimutal gemittelten Helligkeitsprofile der entfalteten Quellen im
K’-Band. Um das Profil von b zu bestimmen wurde zuvor ein zentralsymmetrisiertes Bild der
Quelle @ von @ abgezogen. Dabei kommt auch die Quelle 42 in unmittelbarer Nihe des Kerns
von a zum Vorschein (s. Abb. 3.15). Um das Profil von a zu ermitteln, wurde zuvor ein Mo-
dell von 42 und b geméifB ihrer jeweiligen Profilparameter abgezogen. An die in Flachenhel-
ligkeiten p = —2.5log(7) umgerechneten Daten I wurde ein radialsymmetrisches Modellprofil
angepaft, das sich fiir normale und kompakte Galaxien allgemein aus einem Sphéroid mit /4
Helligkeitsabfall (de Vaucouleurs 1959) sowie einer Scheibe mit exponentiellem Helligkeitsabfall
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Abbildung 3.16: Azimutal gemittelte Profile der Flichenhelligkeit p der Quellen a,b2,b — g
in J1836.3CR aus den entfalteten ADONIS/SHARP II+-Daten im K’-Band bei 0.10” /Pixel
Abbildungsmafistab, kubisch interpoliert auf die doppelte Auflésung. Die eingetragenen Fehler
sind die Standarabweichungen entlang eines jeden Rings mit Radius r. Die durchgezogene Li-
nie stellt das jeweilige Modellprofil unter Beriicksichtigung aller Datenpunkte einer einzelnen
Galaxie dar, Die entsprechenden Parameter sind in Tab. 3.4.2 angegeben. Punktiert eingezeich-
net sind angefittete De-Vaucouleurs-Profile, die sich mit Ausnahme der Quelle ¢ nur in den
Randbereichen der Galaxien an die Daten angleichen lassen. Gestrichelt ist das Modellprofil
Jjeweils fiir den inneren und &dufleren Bereich von a eingetragen. Das Profil der Quelle b wurde
nach der Subtraktion von a bestimmt. Dann kommt auch die Quelle b2 in 0.2” Abstand von a
deutlich zum Vorschein. Das Profil von a wurde nach der Subtraktion von b und b2 ermittelt.
Zum Vergleich ist auch das innerste Profil des mit sich selbst entfalteten AO-Leitsterns gezeigt.
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Quelle | J | H | K |J-H|H-K
a | 17.10 ] 16.20 | 15.30 | 0.90 | 0.90
b2 | 19.59 | 18.64 | 17.89 | 0.94 | 0.77

20.23 | 19.30 | 18.43 | 0.93 | 0.87

19.02 | 18.08 | 17.25 | 0.95 | 0.82

20.85 | 19.70 | 18.75 | 1.15 | 0.95

20.35 | 19.10 [ 17.90 | 1.25 | 1.20

20.20 | 18.80 | 17.60 | 1.40 | 1.20

19.10 | 18.25 | 17.50 | 0.85 | 0.75

| - 0 Q0 o

Tabelle 3.6: Ergebnisse der synthetischen Apertur-Photometrie am Zentrum von J1836.3CR.
Die mittleren photometrischen Fehler betragen +0.10 mag im H- und K-Band beziehungsweise
+0.15 mag im J-Band. Die Bezeichnung der in allen drei Bdndern sichtbaren Quellen entspricht
derjenigen in Abb. 3.13. Alle Quellen sind mit ADONIS/SHARP II+ rdumlich aufgelést worden.

und einem scharfen inneren Abschneideradius (Kormendy 1977) zusammensetzen 138t:
I(r) = 1(0)10~3331/70) " =11 4 1o(0) exp [—ar + (8/r)"] . (3.14)

Die erste Glied auf der rechten Seite der letzten Gleichung beschreibt das Sphéiroid der zen-
tralen Verdickung (zentrale Intensitdt 7(0) und Skalenldnge rg), der letzte Term die Scheibe
mit der zentralen Intensitit 7s(0), der Skalenlinge 1/e und dem inneren Abschneideradius
B3, innerhalb dem der Bulge das Helligkeitsprofil dominiert. Es sei bemerkt, dafi sich das De-
Vaucouleurs-Profil im Gegensatz zur exponentiell abklingenen Scheibenhelligkeit physikalisch
nicht begriinden 188t und nur verwendet wird, weil sich damit die Eigenschaften normaler Ga-
laxien durch nur zwei Parameter beschreiben lassen.

Wie aus Abb. 3.16 ersichtlich ist, sind die gemessenen Helligkeitsverldufe aller Quellen bei klei-
nen Radien bereits nahezu konstant. Dies deutet darauf hin, dafl die Objekte keine typischen
elliptische Galaxien darstellen, wie man sie in galaxienarmen Haufen tblicherweise unter den
hellsten Mitgliedern findet (Thuan und Romanishin 1981). In der Tat wiirden sich die Hellig-
keitsverldufe nur bei groflen Radien durch ein De-Vaucouleurs-Profil beschreiben lassen kénnen.
Ein Fit auf Grundlage aller Datenpunkte einer Quelle legt eine Identifikation aller Objekte mit
Ausnahme der hellsten Quelle a als Spiralen nahe. Die zentrale Verdickung in den Spiralen
konnte nicht nachgewiesen werden. Hier ist die Beugungsgrenze des 3.6-m-Teleskops im Wel-
lenldngen-Band mit der besten AO-Korrektur nicht ausreichend, um verlédflliche Aussagen iiber
die genaue Skalenlinge und den Beitrag des Galaxienbulge zur Zentralhelligkeit zu machen.
Die Helligkeit des natiirlichen AO-Leitsterns 148t bei kiirzeren Wellenldnge leider keine héhere
rdumliche Auflésung zu, weil die erreichbare Strehl-Zahl zu niedrig fiir eine nachtrigliche Ent-
faltung an die entsprechende volle Beugungsgrenze ist. In Tab. 3.4.2 ist deshalb nur die unter
Beriicksichtigung der letzten beiden Terme in Gl. (3.14) gewonnene exponentielle Skalenlénge,
die zentrale Helligkeit und der innere Abscheideradius fiir jede Galaxienscheibe aufgefiihrt. Aus
den mit der Leitstern-PSF entfalteten K’-Band-Aufnahmen und Modellfits mit der vollstdndi-
gen rechten Seite von Gl. (3.14) kann nur eine obere Grenze fiir die Bulge-Skalenlinge angegeben
werden: Mit Ausnahme der Quellen b und e ist rg < 0.6 kpc, ansonsten ist rg < 0.9 kpc. Fiir das
bei groflen Radien angeglichene De-Vaucouleurs-Profil liegt rq fiir die Quellen b — f im Bereich
von 0.1 kpc (Quelle b) bis 2 kpc (d).

Die Quelle a zeigt nach Abb. 3.16 das Profil einer cD-Galaxie (das heift einer Riesen-D-Galaxie),
wie sie fiir das Zentrum von galaxienreichen Haufen typisch ist. Im Gegensatz zur hellsten Gala-
xie galaxienarmer Haufen, bei denen sich das Helligkeitsprofil als das einer Riesen-Elliptischen
beschreiben 148t (Morgan, Kayser und White 1975, Albert, White und Morgan 1977), weisen
die jeweils hellsten Mitglieder in reichen Haufen eine zusitzliche einhiillende Komponente auf,
die das Helligkeitsprofil bei groflen Abstidnden nochmals ansteigen 148t, das Profil ingesamt also
flacher gegeniiber einem r'/4-Abfall macht (Oemler 1976, Dressler 1979). Letzteres beobachtet
man im Fall der Quelle @ in J1836.3CR. Nur der Bereich zwischen 0.2 bis 0.6” des gezeigten
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Quelle | 1/« 8 s (0)
(kpe) | (kpc) | mag/0”
1.79 0.24 14.80
0.45 0.25 15.25
1.19 0.25 15.65
1.35 0.23 15.42
1.08 0.15 17.89
0.62 0.06 15.36
0.62 0.33 15.40
1.24 0.20 15.32

m w0 aan oW

Tabelle 3.7: Ergebnisse des Modellfits fiir die Scheibenparameter der untersuchten Galaxien
in J1836.3CR. Angegeben sind jeweils die exponentielle Skalenlinge 1/a (mittlerer Fehler
0.13 kpc), der innere Abschneideradius 8 (mittlerer Fehler 0.09 kpc) sowie die dazugehdrige
zentrale Flichenhelligkeit ps(0) = —2.5log[Is(0)] der Scheibe im K’-Band. Im Fall der Quelle
a beziehen sich die Angaben auf die vollstindig inneren 0.6” des Helligkeitsprofils. Nur zwi-
schen 0.2” und 0.6” kann bei dieser Quelle ein De-Vaucouleurs-Profil mit rq = 9.11 kpc und
pr = —2.5log [1(0)] = 18.72 mag/0” an die Daten angepafit werden.

Helligkeitsprofils 148t sich am besten (das heit reduzierter x2-Wert nach der Methode der
kleinste Quadrate am nichsten bei eins) durch ein De-Vaucouleurs-Profil mit ro = 9.11 kpc
und pg(0) = 18.72 mag/0” beschreiben. Die Grofle dieser Skalenlinge ist konsistent mit den
kleinsten Skalenlidngen, die Oemler (1976) fiir die De-Vaucouleurs-Profile der Zentralbereiche
von cD-Galaxien in reichen Abell-Haufen gefunden hat. Die Tatsache, dafi der Betrag von rg im
Vergleich relativ klein ist, mag durch die Beobachtungstechnik beziehungsweise die Entfaltung
an das Beugungslimit zu erkliren sein. Daf} die Eigenschaften der Quelle a der einer cD-Galaxie
eines galaxienreichen und nicht galaxienarmen Haufens entsprechen, wird durch den Betrag der
De-Vaucouleurs-Skalenlinge nochmals bestdtigt. Nach Thuan und Romanishin (1981) ist die
Helligkeitsverteilung in den Zentralbereichen der jeweils hellsten Galaxien in armen Haufen
diffuser als diejenige von cD-Galaxien in reichen Haufen.

Nimmt man fiir die Geschwindigkeitsdispersion im Zentralbreich von a einen Wert von o =
400 km s~! an, wie er typischerweise fiir das Zentrum von cD-Galaxien gefunden wird (Dressler
1979, Malumuth und Kirshner 1981, Tonry und Davis 1981), 148t sich die Masse der zentralen
Komponente in @ abschitzen. Das Masse-zu-Leuchtkraft-Verhéltnis ist nach Tonry (1980) fiir
eine Galaxie, deren Helligkeitsprofil durch das De-Vaucoleurs-Gesetz beschrieben werden kann,

gegeben durch:
M 302rg

L 0.33GL’
mit G als der Gravitationskonstante. Fiir die Quelle a (ausschlieflich der einhiillenden Kom-
ponente und der den Doppelkern verursachenden Quelle 42) ist ro = 9.113 kpc und Lg =
2 x 1010 L. Damit 18t sich fiir die zentrale Komponente von @ M/Lg & 150 Mg L®_1 bezie-
hungsweise M ~ 3 x 1012 My abschétzen. Dieser Massenbetrag ist — wie schon die Skalenléinge
klein ist im Vergleich zum mittleren Radius anderer cD-Galaxien in reichen Haufen — kleiner als
die von Jenner (1974) gefundene Masse von etwa 103 Mg, pro elliptischem Kernelement von ¢D-
Galaxien mit Doppelkernen. Mit V — K & 2 magund B—V & 1 mag (Lang 1974) sowie der Be-
zichung Lp(Lg) = 1.98 x 10*Df,(Mpc)2Sp(mly) folgt die Abschiitzung M/Lp ~ 18 Mg L®_1.
Dieser Wert liegt im Bereich der kleinsten M/Lp-Betrige, die Tonry (1980) fiir seine Aus-
wahl normaler elliptischer Galaxien gefunden hat. Die zentrale Flichenhelligkeit der elliptischen
Komponente von a ist mit pg:(0) = 18.86 mag/0” ebenfalls vergleichbar mit derjenigen von
normalen elliptischen Galaxien. Nach Kormendy (1977) ist die zentrale Flichenhelligkeit von
normalen Elliptischen im Blauen eine enge Funktion des effektiven De-Vaucouleurs-Radius, mit
einer Dispersion kleiner als 0.38 mag/0”:

(3.15)

g (0) = 3.28logro(kpc) + 19.45 mag/0” . (3.16)
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Fiir ro = 9.11 kpc sagt die Relation pp(0) = 22.59 mag/0” voraus. Die Differenz zum ge-
messenen Wert pp(0) = 21.86 mag/0” (unter der Annahme B — K & 3 mag) ist vom Betrag
und Vorzeichen &hnlich derjenigen, wie sie Oemler (1976) fiir die jeweils hellste Galaxie in
galaxienreichen Haufen gefunden hat.

Beriicksichtigt man bei Quelle @ alle (das heifit auch die innersten beiden) Profilpunkte bis zu
einem Abstand von insgesamt 0.6” ist (wie bei den anderen Quellen iiber die gesamte Aus-
dehnung) der Fit einer abschneidenden Exponential-Scheibe am besten. Fiir Abstéinde grofier
als etwa 0.65”, bei denen das Profil beginnt weniger steil abzufallen, 148t sich am besten ein
Fit nach dem verallgemeinerten De-Vaucouleur-Gesetz (Sersic 1968) anbringen, daf§ heifit ein
Profil der Form p o r'/". Letzteres entspricht fiir n = 1 einer exponentiellen Scheibe, fiir n = 4
dem {iblichen De-Vaucouleur-Gesetz, fiir n — oo einem Potenz-Abfall mit Index -2. In einer
Untersuchung von 119 Abell-Haufen haben Graham et al. (1996) gefunden, dafl die Verteilung
der Oberflichenhelligkeit der jeweils hellsten Haufenmitglieder insbesondere bei groflen Radien
gut durch ein solches Profil beschrieben werden kann. Fiir den dufleren Bereich der Helligkeits-
verteilung von Quelle a in J1836.3CR ist der beste Fit ein solcher mit n = 8. Dieser Wert
ist konsistent mit der Beobachtung von Graham et al. (1996), daf die von ihnen untersuch-
ten jeweils hellsten Mitglieder in einer Auswahl von Abell-Haufen einen Betrag fiir n gréfier
als vier aufweisen. Auf die Konsequenzen fiir die vermutliche Entstehungsgeschichte der Quelle
a, wie sie aus der gemessenen Helligkeitsverteilung und der unmittelbaren Umgebung von a
geschlossen werden kann, wird in Kap. 3.5.3 eingegangen.

Auffallend bei den Quellen 62, b und ¢ (welche der Quelle ¢ am nidchsten zu stehen scheinen)
ist, daf} die Standardabweichung entlang eines Profilrings in den Randbereichen der Galaxie
plétzlich ansteigt und sich anschlielend nahezu konstant innerhalb des Hintergrundrauschens
fortsetzt. Ein dhnliches Verhalten ist auch bei den Quellen d— f festzustellen. Einzig bei der am
weitesten von a entfernten Quelle ¢ nimmt die Varianz entlang der Profilringe glatter mit sin-
kender Signalstidrke ab. Dies mag bei den innersten Quellen als ein Hinweis auf eine dynamisch
gestorte Scheibe zu verstehen sein.

Der Vergleich der Galaxienfarben mit denjenigen, die man aus einem stellaren Populations-
modell fiir die Rotverschiebung von J1836.3CR erhilt (s. Diskussion in Kap. 3.5.2) legen eine
Identifikation der Quellen e und f als nicht zum Haufen gehorende, weiter rotverschobene Gala-
xien nahe. Unabhingig davon, ob man diese beiden Quellen mit betrachtet, deutet sich sowohl
bei den Nahinfrarot-Farben als auch bei der Skalenlinge 1/« der Quellen kein radialer Abfall
mit dem projezierten Abstand von der hellsten Quelle @ an (s. Abb. 3.17).

Bemerkenswert in Abb. 3.14 ist die Orientierung der individuellen und kollektiven Helligkeits-
verteilung in die ungefdhre Ost-West-Richtung. Ein elliptischer Isphoten-Fit an die Quelle a
ergibt iiber einen Abstand von 0.1 bis 4.5” einen mittleren Positionswinkel der groflen Halb-
achse von 108° (Quelle b und b2 subtrahiert). Der mittlere Positionsswinkel der individuellen
Helligkeitsverteilung von Quelle b und ¢ tiber ihre gesamte Ausdehnung betrigt 85°. Der mittlere
Orientierungsvektor, der sich aus dem Positionswinkel der Schwerpunktspositionen der Quellen
b2, b, ¢ und d relativ zu a ergibt, weist einen Positionswinkel von 86° auf. Diese bevorzugte
Orientierung setzt sich auch auf gréBeren Skalen fort. Die drei von Couch et al. (1991) in seiner
Durchmusterung als zum Haufen gehérig identifizierten Galaxien haben am Himmel einen ma-
ximalen Abstand von 1.9’ (entsprechend 750 kpc). Thr Orientierungsvektor zur Quelle @ besitzt
einen mittleren Positionswinkel von 105°. In Kap. 3.5.3 wird auf eine moglichen Ursache dieser
bevorzugten Ausrichtung eingegangen.

3.4.3 Das Feld um PKS0743-006

In Abb. 3.18 ist das mit ADONIS/SHARP II+ bei 0.10” /Pixel Abbildungsmafstab gewonnene
K’-Band-Bild des Feldes um PKS0743-006 dargestellt. Der Leitstern ist im Bild mit LS bezeich-
net, der Quasar mit Q). Insgesamt fiinf weitere Quellen a@ — e sind in diesem Band und auch im
H- und J-Band auszumachen. In Abb. 3.19 ist das unmittelbare Feld um das quasistellare Ob-
jekt (QSO) im K’-Band, aufgenommen mit einem Pixel-Mafistab von 0.05” /Pixel, dargestellt.
Die Strehl-Zahlen in den korrigierten Aufnahmen sind vergleichbar mit denjenigen im Fall der
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Abbildung 3.17: J — K-Farbe und Scheibenskalenlinge der untersuchten Quellen in J1836.3CR
als Funktion des projezierten Abstandes r von der hellsten Quelle.

Beobachtung von J1836.3CR. Die 5o-Nachweisgrenze im K’-Band fiir kompakte Quellen (mit
einer Ausdehnung von 0.2” vor der Faltung mit der PSF) betrigt etwa 20.0 mag und 20.5 mag
bei einem Pixel-Mafistab von 0.05” /Pixel beziehungsweise 0.10” /Pixel.

Unterschiede aufgrund des verdnderlichen Seeings in den in einem zeitlichen Abstand aufge-
nommenen Leitstern-PSFs sind nur auf kleinrdumigen Skalen (kleiner als etwa eine zehntel Bo-
gensekunde) beobachtbar. Die Signalvariationen liegen dabei im Bereich von einigen Prozent.
Auf den grofleren Skalenlingen reproduziert sich die PSF in den verschiedenen Aufnahmen
einer Nacht sehr gut. Das zeitliche Mittel der getrennt aufgenommenen Leitstern-Bilder ist de-
halb nur eine gute Abschitzung fiir die instrumentelle PSF fiir Skalenldngen grofler als etwa
eine zehntel Bogensekunde. Damit ist es zwar mdglich, fiir im Feld isoliert stehende Objekte
zu entscheiden ob eine Quelle innerhalb des isoplanatischen Winkels rdumlich aufgelést wurde.
Fiir schwache Objekte in unmittelbarer Nihe hellerer Quellen (etwa im Fall der den Quasar
beheimatenden Galaxie) macht das Fehlen einer zeitlich simultan gemessenen PSF die sichere
TIdentifikation solcher Objekte sehr schwierig (s. unten). Ein kiinstlicher Leitstern kann dieses
Problem bei zukiinftigen Untersuchungen verringern.

Das Ergebnis der Apertur-Photometrie an den Quellen im Feld um PKS0743-006 ist in Tab. 3.4.3
zusammengefafit. In Abb. 3.26 ist das resultierende Zwei-Farbendiagramm dargestellt. Die ana-
log wie im Fall von J1836.3CR angebrachte Farbkorrektur zur Umwandlung der K’-Band-Daten
in die entsprechenden Werte fiir das K-Band (s. Kap. 3.4.2) basiert auf der fiir die Haufenmit-
glieder giiltigen mittleren Farbe H — K = 0.55. Nicht alle Objekte im Feld haben Farben von
hochrotvershobenen Galaxien. Zwei Quellen (e und ¢) weisen die Farben von lokalen Riesen
beziehungsweise Zwergsternen auf, und scheinen zudem rdumlich unaufgel6st zu sein.
Wihrend das QSO beim einfachen Vergleich radialer und tangentialer Schnitte relativ zur Posi-
tion des Leitsterns unaufgeldst erscheint, ist Quelle a gleichermaflen in allen drei Bindern ausge-
dehnt. Das heifit ein anisoplantischer Effekt (der zudem am stirksten in Richtung des Leitsterns
ausgeprigt wire) kann als Ursache mit groler Sicherheit ausgeschlossen werden. Quadratische
Enfaltung dieser Quelle mit der PSF des unaufgelésten Quasars liefert eine entfaltete Ausdeh-
nung von 0.22” xX0.16” bei einem Positionswinkel von 45°. Bei z = 0.994 entspricht dies einer
linearen Ausdehnung von 1.9 X 1.4 kpc. Aus dem azimutal gemittelten Profil bestimmt sich die
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Abbildung 3.18: Mit ADONIS/SHARP II+ und 0.10”/Pixel-Abbildungsmafistab gewonnene
K’-Band-Karte des Feldes um PKS0743-006. Die Winkelauflésung betrdgt 0.2”. Der niedrig-
sten Kontourlinie entspricht pg: = 18.5 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien betrigt
0.6 mag/07”. Innerhalb des punktierten Bereichs um das QSO ist das Signal-zu-Rausch-Verhélt-
nis des Mosaiks maximal.

Abbildung 3.19: Rechts: Unmittelbare Umgebung des Quasars PKS0743-006 im K’-Band, auf-
genommen mit 0.05” /Pixel-Abbildungsmafstab und einer Winkelauflésung von 0.15”. Der nied-
rigsten Kontourlinie entspricht pug+ = 17.9 mag/0” und der Abstand der Kontourlinien betrigt
0.35 mag/0”. Die diametral zum QSO unter einem Postionswinkel von 45 beziehungsweise 225°
und einem Abstand von etwa 0.5” stehenden Anhingsel sowie die Kleeblatt-Struktur unmit-
telbar um das Signalmaximum sind Artefakte der AO-Korrektur, da sie ebenfalls im Bild der
Leitstern-PSF (links) zu sehen sind.
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Quelle | Typ | J | H | K | J—-—H | H-K
LS Leitstern | 11.05 | 10.95 | 10.09 | -0.05 -0.05
Q QSO 15.80 | 15.53 | 14.90 | 0.27 0.66

Galaxie | 17.65 | 17.12 | 16.60 0.53 0.55
Galaxie | 17.74 | 17.39 | 16.84 | 0.35 0.58
Stern 17.50 | 16.85 | 16.50 0.65 0.38
Galaxie | 20.53 | 20.35 | 19.84 | 0.18 0.54
Stern 20.77 | 20.06 | 19.79 0.71 0.30

o Q0 oW

Tabelle 3.8: Ergebnisse der Apertur-Photometrie an den mit ADONIS/SHARP 11+ im Feld um
PKS0743-006 beobachteten Quellen. Die mittleren photometrischen Fehler betragen +£0.10 mag
im H- und K-Band beziehungsweise +0.15 mag im J-Band. Die Bezeichnung der Quellen lehnt
sich an diejenige in Abb. 3.18 an. In der zweiten Spalte ist die wahrscheinlichste Identifikation
der Quellen anhand ihrer Ausdehnung und Farben notiert.

Skalenléinge der Scheibe nach Gl. (3.14) zu o=' = 0.9 kpc (8 = 0.1 kpc, ps(0) = 14.0 mag/0”
in K’). Die Ausdehnung der Quelle a, ihr geringer scheinbarer Abstand zum Quasar, und ihre
Farbe machen dieses Objekt zum besten (aber nicht einzigen) Kandidaten einer mit dem QSO
assoziierten Haufengalaxie.

3.4.3.1 Die Host-Galaxie von PKS0743-006

Wichtig fiir die Interpretation der Sternenstehungsaktivitdt im Quasar PKS0743-006 selbst ist
es, moglichst genau zu verstehen, wie die Beitrdge des aktiven Kerns und der unterliegenden Ga-
laxie sich zum gemessenen Gesamtflufl aus dem Quasar verhalten. Auf diese Fragestellung soll in
diesem Abschnitt eingegangen werden. Dabei werden zunéchst die hier angewandten Methoden
zur Bestimmung der Eigenschaften der unterliegenden Galaxie (im folgenden als Host-Galaxie
bezeichnet) beschrieben und anschlieend die Ergebnisse fiir den Quasar PKS0743-006 darge-
stellt.

Um die Eigenschaften der den Quasar beheimatenden Galaxie studieren zu kénnen, muf} zunéchst
der Beitrag des Quasarkerns zum Bild des QSOs entfernt werden. Dazu bieten sich mehrere
Methoden an: Die Subtraktion einer geeigneten PSF, der Fit von Modellfunktionen an das
QSO-Bild, sowie das Filtern der Beobachtung mit Modellbildern. Im Folgenden werden diese
Methoden naher beschrieben und erkldrt, warum der ein-dimensionalen Analyse eine zwei-
dimensionale Analyse vorzuziehen ist, und weshalb die Kreuzkorrelation bei Bildern mit gerin-
gem Signal-zu-Rausch-Verhéltnis den bei einer zwei-dimensionalen Untersuchung erforderlichen
hohen Rechenaufwand in Grenzen halten kann. Dabei wird jeweils von den einfachst moglichen
Annahmen zur physikalischen Struktur eines QSO-Bildes ausgegangen.

e Subtraktion einer stellaren PSF: Diese Methode ist insofern modellunabhéngig, als das
einzig angenommen wird, dafl eine stellare PSF, die zeitlich und rdumlich korreliert mit
dem QSO aufgenommen wurde, die PSF des Kernbereichs des QSOs in ausreichender
Néiherung beschreibt. Durch Vergleich beider PSFs kann man zunéchst iiberpriifen, ob
das QSO iiberhaupt rdumlich aufgelést wurde. Eine untere Grenze fiir die Ausdehnung
des QSOs erhdlt man, indem man die volle Halbwertsbreite derjenigen Gauf-Funktion
bestimmt, die gefaltet mit der stellaren PSF, innerhalb der Fehler mit dem QSO iiberein-
stimmt. Hat man das QSO rdumlich aufgeldst, kann mittels einer PSF-Subtraktion die
Helligkeit der Host-Galaxie abgeschitzt werden, und eingeschrinkt kénnen auch Informa-
tionen iiber deren Morphologie gewonnen werden.

Obige Vergleiche beziehungsweise Subtraktionen kénnen auf einer ein- oder zwei-dimensio-
nalen Basis durchgefiihrt werden. Um eine ein-dimensionale Darstellung der Oberflichen-
helligkeit zu erhalten, wird zunéchst ein radiales Helligkeitsprofil aus dem Bild des QSO,
poso(r), und der stellaren PSF, ppsr(r), erstellt. Dies kann {iber einen Schnitt durch
das Zentrum des Bildes oder durch eine azimutale Mittelung, etwa entlang kreisférmiger
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Ringe, jeweils zentriert auf den Schwerpunkt, oder entlang der Isophoten der Flichen-
helligkeit erfolgen. Zum Fehler im ermittelten Helligkeitsprofil trigt dann neben der Va-
rianz im Himmelshintergrund, o2, die Varianz des Signals entlang der zur Mittelung
herangezogenen Ellipsen, O'QSOZ, bei. Die Differenz der so erhaltenen Profile kann nun
mittels einer x?-Analyse minimiert werden, das heit man sucht den Bruchteil b der
QSO-Gesamthelligkeit Sgso,:, die den reduzierten x*- Wert

2_ 1 g [pgso(r) —bSgsoprsr(r))®
Xv = r—17" ogso(r)? —1—0'H2

(3.17)

minimiert. Dabei indiziert r die Ellipse, entlang derer der zugehérige Profilwert berechnet
wurde. Hier und im folgenden wird vorausgesetzt, dafl der gesamte in der PSF enthaltene
Fluf} auf eins normiert ist. Der gesamte Flufl in der ermittelten Differenz ist eine untere
Grenze fiir die Helligkeit der Host-Galaxie, da der Zentralbereich im Zuge der Minimierung
immer iibersubtrahiert wird. Um Informationen iiber die Morphologie der Host-Galaxie
zu erhalten, kénnen an das Differenzprofil ab dem Radius, vom dem ab dieses monoton
abzufallen beginnt, typische Helligkeitsprofile verschiedener Galaxientypen angepafit wer-
den. Letzters ist aber im ein-dimensionalen Fall mit einer Schwierigkeit verbunden, da
wegen des unbekannten Blickwinkels, unter dem das QSO gesehen wird, der Mittelwert
entlang einer Isophote in der Regel nicht einfach die Summe der Beitrdge von Galaxie
und QSO-Kern ist. Im allgemeinen wird vielmehr das Profil die Galaxie runder, und den
Quasarkern ldnglicher erscheinen lassen, da die Mittelung entlang einer Isophote mit ge-
gebener Halbachse Punkte erfassen wird, die fiir die Galaxie eigentlich bei einer grofleren
und fiir den QSO-Kern bei einer kleineren Halbachse als der angenommenen liegen.

Ein Fit der zwei-dimensionalen stellaren PSF an den QSO-Kern kann zum Beispiel mit der
Simplexmethode zur quadratischen Optimierung (Press et al. 1995) durchgefiihrt werden.
AnschlieBend kann ein x2-Fit eines Galaxien-Modells an das Bild nach der Subtraktion
des Quasarkerns analog der im nédchsten Punkt beschriebenen Methode vorgenommen
werden. Gegeniiber der ein-dimensionalen Betrachtung kann aber hier ein y2-Test fiir
die Giite des Fits grundsitzlich verldfilicher zwischen Modellen unterscheiden. Denn beim
azimutalen Mitteln werden mit zunehmenden Abstand vom Zentrum immer mehr Bildele-
mente zu einem einzigen zusammengefaflt. Je kleiner aber die Anzahl der Freiheitsgrade
fiir den Fit, desto groBler muf} die Abweichung des Bildes vom Modell pro Freiheitsgrad
sein, um innerhalb eines gegebenem Vertrauensbereichs zwischen verschiedenen Modellen
unterscheiden zu kénnen. Deshalb ist ein zwei-dimensionaler Vergleich auf einer Pixel-
zu-Pixel Basis dem ein-dimensionalen Vergleich von Profilen grundsitzlich vorzuziehen.
Natiirlich mufl beim Modellieren weiterhin beriicksichtigt werden, dafi die Host-Galaxie
unter einer zundchst unbekannten Orientierung gesehen wird.

e Fit von Modellfunktionen: Die Helligkeitsverteilung S(z,y) des QSO-Bildes wird mittels
eines y2-Fits in eine Quasarkomponente und eine Galaxienkomponente zerlegt. Im ein-
fachsten Fall sind vier freie Paramter zu bestimmen: Zun&chst unter derselben Annahme
wie bei der zuvor vorgestellten Methode der Bruchteil b an der QSO-Gesamthelligkeit.
Geht man desweiteren von einer glatten, das heifit strukturlosen Helligkeitsverteilung der
Host-Galaxie aus, folgen noch der Typ des Helligkeitsprofils, sowie dessen Skalenlinge
a und zentrale Intensitit So des Modells fiir die Helligkeitsverteilung der (mit der in-
strumentellen PSF ungefalteten) Galaxie. Diese Annahmen setzen auch voraus, daf keine
helleren Begleitgalaxien in unmittelbarer Ndhe des QSO liegen. Die obigen vier gesuchten
Parameter zur Charaktierisierung der Host-Galaxie folgen nach der Methode der kleinsten
Quadrate aus dem Minimum der x2?-Funktion

2 __ 1 [S(Q?,y) _M(mvy;baaa SO)]Z
TN -3 o(z,y)? ’
wobei das Modell M gegeben ist durch
M(z,y;b,a,50) = X4,y G(z',y'5a,S0)PSF(z — 2’y — y') + bSgs0,: PSF(z,y) (3.19)

Xy (3.18)
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mit G als der mit der instrumentellen PSF ungefalteten, strukturlosen Helligkeitsvertei-
lung der Modell-Galaxie und o(z, y)? als dem Rauschen in Pixel (z,y), das im folgenden
der Poisson-Statistik geniigen soll.

e Kreuzkorrelation mit Modellgalaxien: Um fiir eine Galaxie die beiden photometrischen
Parameter Oberflichenhelligkeit und Skalenldnge der Helligkeitsverteilung zu bestimmen,
kann man das beobachtete Bild S(z,y) auch mit Modellbildern M (z, y; b, a, So) filtern,
das heifit den (ohne Einschrinkung der Allgemeinheit skalaren) Korrelationskoeffizienten

Zz,ys(ma y)M(ma Y b7 a, SO)

K= 3.20
[Ez’ys(m’ y)z]l/Z[EzayM(mv Y; b7 a, 50)2]1/2 ( )

bestimmen. Der Korrelationskoeffizient des so gefalteten Bild ist ein globales Maximum
unter allen mit verschiedenen Modellen gefalteten Bildern, wenn die Skalenldnge der Hel-
ligkeitsverteilung des beobachteten Bildes mit der des Modells iibereinstimmt. Dies folgt
aus der Schwarzschen Ungleichung K < 1, nach der K maximal ist, wenn S = M. Derje-
nige Wert b* fiir den Skalierungsfaktor, welcher bei gegebenem G(z, y; @, So) den Korre-
lationskoeflizienten maximiert, kann aus der Forderung dK/db = 0 algebraisch gefunden
werden. Mit G'(z,y) = Xz G (2, y'; 0, So)PSF(x—z',y—y') = G(z,y) @ PSF (2, y) als
der mit der PSF gefalteten Modell-Galaxie folgt mit Gl. (3.20):

(G'® G')(S ® PSF) — (G' ® PSF)(S ® G')

Y = G % PSF)(S® PSF)— (PSF & PSF)(S& G °

(3.21)

Ermittelt man auf diese Weise zu verschiedenen Skalenldngen den entsprechenden Wert
fiir b*, so 148t sich ein Paar (¢, £*) finden, welches das globale Maximum K* fiir den Wert
des Korrelationskoeffizienten liefert, und das somit die Losung fiir die Skalenldnge und den
Anteil des Quasarkerns an der Helligkeitsverteilung der Host-Galaxie ist. Der noch fehlen-
de Wert Sy* fiir die gesuchte zentrale Intensitdt der Host-Galaxie kann ebenfalls algebra-
isch ermittelt werden, und zwar aus der Amplitude des mit der Losung M (z, y, b*, a*, So)
gefalteten Bildes S(z,y) gemif
1 Ez,ys(ma y)M(—Q), Y, b*7 a*a SO)

S," = . 3.22
0 K= [szyM(m’ya b*’a*’50)2]1/2 ( )

So ist hier die bekannte, weil willkiirlich normalisierte, zentrale Intensitit der Modellga-
laxien. Der Einfachheit halber wird hier ein konstanter Rauschhintergrund angenommen,
was in der Praxis bei der Beobachtung schwacher Quellen gerechtfertigt ist. Gegenber
dem zuvor vorgestellten zwei-dimensionalen Fit von Modellfunktionen nach der Metho-
de der kleinsten Quadrate, ist bei der Kreuzkorrelation ein wichtiger praktischer Vorteil,
dafl aufgrund der Linearitit und Distributivitit der Faltung nicht iiber alle denkbaren
Kombinationen der Parameter b, a (fiir einen gewissen Typ des Helligkeitsprofils) und Sy
optimiert werden mufl. Vielmehr kénnen, wie oben gezeigt wurde, die wahrscheinlichsten
Werte fiir b und Sy algebraisch ermittelt werden.

Der QSO PKS0743-006 erscheint in den ADONIS/SHARP I1+-Daten rdumlich nicht aufgeldst.
Ein Fit der zwei-dimensionalen Leitstern-PSF nach der Simplexmethode auf die zentralen 0.8”
um den Qusar, bei der auch die Zentrierung der PSF optimiert wurde, liefert einen Skalie-
rungsfaktor fiir die PSF-Subtraktion von & = 0.95. Zur Rechnung wurden ausschlieflich die
Aufnahmen mit 0.05” /Pixel-Abbildungsmafistab, kubisch interpoliert auf ein viertel der ur-
spriinglichen Pixel-Skala, verwendet. Vor dem Fit wurde der Signalhintergrund des QSO-Bildes
dem des PSF-Bildes angepafit. Dazu wurde jeweils das azimutale gemittelte Quellenprofil in ei-
nem Abstand von 4.5” von der Quelle abgezogen. Dieses Vorgehen zur Beseitigung des lokalen
Resthintergrundes liefert wegen der guten Himmels- und Instrumentenhintergrund-Subtraktion
und Flatfield-Korrektur das gleiche Endresultat wie die Subtraktion eines zwei-dimensionalen
Fits an den lokalen Quellenhintergrund vor der Durchfiihrung der Simplexmethode. Die Ener-
giewachstumsfunktion des optimal PSF-subtrahierten QSO-Bildes liefert eine Helligkeit des
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Differenzbildes von K’ = 18.0 mag innerhalb einer Apertur mit 0.55” Durchmesser. Die hell-
ste Quelle im Differenzbild liegt in etwa 0.05” Abstand vom Ort des QSO-Signalmaximums.
Um diese Quelle liegen weitere Knoten auf einem Radius, der dem des ersten Beugungsrings
entspricht. Da alle nachgewiesenen Quellen im Differenzbild zudem eine volle Halbwertsbrei-
te kleiner als 0.15” aufweisen, beruhen sie mit grofler Sicherheit auf Artefakten, die von der
Verarbeitung ungleichzeitiger Aufnahmen des QSOs und der stellaren PSF herriihren. Die op-
timale Subtraktion einer zeitlich noch weniger korrelierten mittleren PSF (gleicher Leitstern
nur in einem noch gréBeren zeitlichen Abstand vom Zeitpunkt der QSO-Aufnahme verarbeitet)
von der QSO-Aufnahme zeigt, dal der Flulunterschied zwischen den beiden PSF-subtrahierten
QSO-Bildern etwa so grofl ist, wie der Fluflunterschied zwischen beiden mittleren PSFs. Das
heifit, die hier beobachteten kleinskaligen Unterschiede zwischen QSO- und PSF-Bild sind aller
Wahrscheinlichekit nach Manifeste der Restfehler der AO-Kompensation, die auf den unver-
meidlichen Verzégerungen im Regelkreis beruhen. Bei der derzeitigen Auslegung von ADONIS
sind solche Artefakte bei natiirlichen Leitsternen in mehr als etwa 5” Abstand vom Zielobjekt
unvermeidbar.

Unter der Annahme, dafi bei PKS0743-006 die unterliegende Galaxie nicht gemessen werden
konnte, wurde die Nachweisgrenze fiir verschiedene Typen von Host-Galaxien untersucht. Dazu
wurden mit der gemittelten Leistern-PSF gefaltete Modell-Galaxien (entweder mit exponentiel-
lem oder r'/4-Helligkeitsprofil, jeweils in Draufsicht gesehen) mit unterschiedlicher Skalenldnge
des Helligkeitsprofils und Gesamthelligkeit dem QSO-Bild {iberlagert. Anschlielend wurde der
reduzierte y2-Wert der besten zwei-dimensionalen PSF-Angleichung in einem Feld von einer
Bogensekunde um den Quasar in Abhéngigkeit der Gesamthelligkeit der Galaxie bestimmt,
mit der Skalenldnge des Helligkeitsprofils als freiem Parameter. Eine Host-Galaxie gilt dann als
nachgewiesen, wenn der x2-Wert des besten PSF-Fits gleich dem zweifachen des asymptotischen
x2-Werts fiir immer schwicher werdende Host-Galaxien ist. Der Faktor zwel wurde empirisch
aus der visuellen Inspektion im Ausgangsbild und aus der Kreuzkorrelation mit dem Modell
bestimmt. Damit erhdlt man die Nachweisgrenze in den Daten fiir die verschiedenen Modell-
Galaxien in Abhéngigkeit der Skalenlinge ihrer Helligkeitsprofile. Das Ergebnis (s. Abb. 3.20)
ist eine sichere Nachweisgrenze fiir die unterliegende Galaxie mit Helligkeiten im Bereich von
K’ ~ 16.6 — 16.1 mag im Fall von elliptischen Galaxien mit Skalenlingen zwischen 1 bis 20 kpc,
und im Bereich K’ a8 17.2 — 15.4 mag fiir Scheibengalxien mit Skalenlingen zwischen 1 bis
10 kpc. Die Scheibengalaxien sind wegen der Ahnlickeit des PSF-Kerns mit der angenomme-
nen Helligkeitsverteilung bis auf sehr kompakte Spiralen schwerer nachzuweisen als elliptische
Galaxien.

Das Ergebnis der Kreuzkorrelation des Quasarbildes von PKS0743-006 mit Modell-Galaxien
ist in Abb. 3.21 gezeigt. Die dazugehdrigen x2-Werte zwischem modelliertem Bild und aufge-
nommenen Bild zeigen, dafl das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis zu klein ist, um eine eindeutige
Aussage tiber die Morphologie der Host-Galaxie machen zu kénnen. Die Skalenldnge fiir das
nach der Kreuzkorrelation beste elliptische Galaxienmodell (ro & 5.5 kpc) beziehungsweise be-
ste Spiralenmodell (a=! & 2.5 kpc) sind dann nur als beste Anpassung an die PSF-Artefakte
zu interpretieren. Auch liefern die zu obigen Skalenldngen gehérenden PSF-Skalierungsfaktoren
eine Flufdichte in dem durch Kreuzkorrelation vom QSO-Kern bereinigten Differenzbild von
K’ ~ 17.8 innerhalb einer Apertur mit 0.5” Durchmesser fiir beide Galaxientypen. Dieser Wert
ist dhnlich dem Restfluf}, wie er im Fall der weiter oben beschriebenen PSF-Angleichung nach
der Methode der kleinsten Quadrate gewonnen wurde. Die auf der Suche nach der Quasar-
Hostgalaxie als negativ interpretierten Resultate unterstreichen nochmals, wie wichtig es fiir
zukiinftige Beobachtungen ist, die PSF gleichzeitig mit dem Zielobjekt zu messen (etwa indem
die instantane PSF aus den WFS-Daten rekonstruiert wird), damit tiefere Nachweisgrenzen
erreicht werden kénnen.
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Abbildung 3.20: Nachweisgrenzen Kj;,,, im K’-Band fiir die den Quasar PKS0743-006 behei-
matende Galaxie anhand der ADONIS/SHARP II+-Daten bei 0.05” /Pixel-Abbildungsmafstab
(fiir die Zentrierung kubisch interpoliert auf die doppelte Auflésung). Gezeigt sind die Fille fiir
in Draufsicht gesehene rein elliptische Galaxien und Scheibengalaxien unterscheidlicher Ska-
lenldnge rq beziehungsweise a~'. Eine Galaxie gilt als sicher detektiert, wenn der reduzierte
x2-Wert des zwei-dimensionalen stellaren PSF-Fits um die zentralen 0.8” um den Quasar dop-
pelt so grofi (gepunktete Linie) wie der asymptotische Wert fiir verschwindende Modellgalaxien-
Helligkeiten ist.

3.5 Diskussion und Interpretation der Daten

3.5.1 Abell 262 und 1367

Wie im {ibernfichsten Abschnitt dargelegt wird, weisen die Daten der beiden Galaxien in
Abell 262, die mit AO beobachtet werden konnten, auf eine anhaltende oder vor verhdltnisméafig
kurzer Zeit begonnene Sternbildungsaktivitit in den Galaxienkernen hin. Diese Erkenntnis lie-
fert im darauffolgenden Abschnitt den Rahmen dafiir, die beobachteten Eigenschaften der tibri-
gen untersuchten Haufengalaxien zu erkliren.

3.5.1.1 Das stellare Populationssynthese-Programm STARS

Um die Eigenschaften und zeitliche Entwicklung der Sternenstehung in den Galaxien aus den
beobachteten Kontinuums- und Linienintensitdten abzuleiten, wurde das Rechnerprogramm
STARS verwendet, da8 von Orlo Kovo und Amiel Sternberg (Universtdt Tel Aviv) entwickelt
wurde. STARS berechnet die zeitliche Entwicklung eines abgeschlossenen Sternhaufens und die
damit verbundenen beobachtbaren Eigenschaften. Das Programm wurde bereits erfolgreich auf
die Objekte NGC 1808 (Krabbe et al. 1994, Tacconi-Garman et al. 1996), NGC 7469 (Gen-
zel et al. 1995), NGC 6764 (Eckart et al. 1996), NGC 7552 (Schinnerer et al. 1997) und M82
(Forster 1998) angewendet. STARS ist dhnlich wie andere stellare Populationsmodelle (Lar-
son und Tinsley 1978, Rieke et al. 1980, Gehrz et al. 1983, Mashesse und Kunth 1991, Rieke
et al. 1993, Doyon et al. 1994) und beinhaltet die neusten Sternentwicklungsmodelle (Schae-
rer et al. 1993, Meynet et al. 1994) im Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) fiir anfingliche
Sternmassen zwischen 0.8 bis 120 Mg und fiir fiinf Metallizitdten.
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Abbildung 3.21: Ergebnis der Kreuzkorrelation der ADONIS/SHARP II+-Daten von PKS0743-
006, aufgenommen im K’-Band bei 0.05” /Pixel-AbbildungsmafBstab und kubisch interpoliert
auf die doppelte Auflésung, mit Modellgalaxien. Fiir verschiedene Skalenlidngen rein elliptischer
Galaxien und Spiralen (Skalenlinge ro beziehungsweise a~') ist der Korrelationskoeftizient K
gezeigt, der sich aus der Kreuzkorrelation der Summe aus der mit der stellaren PSF gefal-
tetenen Modellgalaxie und der zentral addierten skalierten PSF mit dem beobachteten Bild
fiir die zentralen 0.8” Bogensekunden um den Quasar ergibt. Sowohl der Betrag des PSF-
Skalierungsfaktors als auch die Zentrierung wurden fiir jede Modellgalaxie so bestimmt, daf3
sie den zu einer bestimmten Skalenlinge gehérenden Korrelationskoeflizienten maximieren. An-
gegeben ist desweiteren der reduzierte x,?-Wert analog Gl. (3.18) zwischen modelliertem und
aufgenommenem Bild.

Die beiden wichtigsten Modellannahmen, die STARS zugrundegelegt sind, betreffen die An-
fangsmasseverteilung und die Sternbildungsrate. Fiir die enstehenden Sterne wird eine zeitun-
abhigige Anfangsmasseverteilung (Initial-Mass-Function, IMF) der Form

AN(M)/dM & M~ ; M; < M < M, (3.23)

angenommen, mit dN (M)/dM als der Anzahl der im Massenintervall dM gebildeten Sterne, de-
ren Massen zwischen einer scharfen unteren Grenze M; und einem oberen Grenzwert M, liegen.
Fiir den Massenfunktionsindex wird a = 2.35 verwendet. Dieser Wert wurde fiir die Umgebung
der Sonne abgeleitet (Salpeter et al. 1955, Leitherer 1996). Neben den Parametern fiir die IMF
sind zwel weitere Eingangsparameter von STARS das Alter des enstandenen Sternhaufens, ¢,
sowie die Dauer der Sternentstehung, 7. Beide Gréflen legen das Vorhandensein bestimmter
Sterntypen zum jetzigen Zeitpunkt fest. Fiir die Sternentstehungsrate vs wird die Form

vs = voexp (—t/7) (3.24)

verwendet, mit vy als der anfinglichen Sternbildungsrate. Die zwei Grenzfille des zeitlichen
Verlaufs der zu einem bestimmeten Zeitpunkt eingesetzten Sternenstehung sind eine (quasi-)
konstante Sternbildung (7 > t) und die einmalige Bildung von Sternen mit einem schnellen
Abfall der Sternentstehungsrate (¢ >> 7).

STARS berechnet zu jeder gegebenen Zeit die Verteilung der Sternpopulationen im HRD und
ihre integralen Eigenschaften durch Summation iiber die gesamte Anzahl von Sternen der ver-
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schiedenen spektralen Typen. Die fiir die vorliegenden Untersuchungen relevanten Ausgabepa-
rameter des Programm STARS sind zum einen die Leuchtkraft im Lyman-Kontinuum, Ly,
die bolometrische Leuchtkraft Ly, die Leuchtkraft im K-Band, Lk, die Supernovarate vgy,
und die gesamte, augenblicklich in den Sternen gebundene Masse M, sowie die diagnostischen
Leuchkraft-Verhéltnisse Lyo/Lryk, Lk /Liyx und vsny/Li,x und das Masse-zu-Leuchtkraft-
Verhdltnis M, /Lk. Diese Ausgabewerte von STARS konnen mit den beobachteten (extinkti-
onskorrigierten) Betrdgen verglichen werden, um die Form und zeitliche Entwicklung der IMF
beziehungsweise das Alter und die Zeitkonstante des Sternentstehungsereignisses zu bestimmen.
Im folgenden soll kurz auf die charakteristischen Abhingigkeiten obiger Ausgabeparameter von
den Parametern des Sternhaufens eingegangen werden.

Die integrale Lyman-Kontinuums-Leuchtkraft L;,x und die integrale bolometrische Leucht-
kraft Ly, sind im wesentlichen ein Maf} fiir die Bildungsrate massiver Sterne. Im Fall einer
konstanten Sternentstehung erreicht Lp,x wie Ly, nach einem anfénglichen Anstieg verhélt-
nisméfig rasch einen Gleichgewichtszustand, der ab einem Alter des gebildeten Sternhaufens
eintritt, das groBer als die Lebensdauer von einigen 10° Jahren der massiven Sterne ist. Im
Fall einer konstanten Sternenstehung bleibt dieser Gleichgewichtszustand erhalten, weil dann
zu jedem Zeitpunkt gleichviele Sterne enstehen wie vergehen. Bei einem einmaligen Sternentste-
hungsereignis hingegen nehmen Lp,x und Lpq nach Erreichen eines voriibergehenden Gleich-
gewichts wieder ab, da sich immer weniger massereiche (und damit schnell entwickelnde) Sterne
bilden. Fiir eine gegebene Zeitkonstante der Sternenstehungsrate und die hier verwendete IMF
erfolgt dieser Abfall in Ly,x schneller als in Ly,. Der Grund dafiir ist, dafi die bolometrische
Leuchkraft hauptsichlich von Sternen mit Massen zwischen etwa 10 bis 25 Mg bestimmt wird,
die sich dementsprechend langsamer entwickeln als die massivsten Sterne mit M > 25 Mg, wel-
che wiederum die Lyman-Kontinuums-Leuchkraft dominieren. Aus demselben Grund ist das
Verhéltnis Lyoi/L1yx am empfindlichsten auf die obere IMF-Grenzmasse fiir ein Sternhaufen-
alter kleiner als einge 10 Jahre. Am empfindlichsten auf die Zeitkonstante eines abklingenden
Sternenstehungsausbruchs ist Lye /L1y hingegen fiir ein Alter groBer als einge 10° Jahre, da
dann dieses Leuchtkraft-Verhaltnis von Sternenpopulationen in bereits sehr unterschiedlichen
Massebereichen bestimmt ist, zu denen sehr verschiedene Verweildauern auf der Hauptreihe
im HRD gehoren. Die zeitliche Entwicklung der integralen K-Band-Leuchtkraft Lg ist durch
einen markanten Anstieg bei einem Sternhaufenalter von etwa 107 Jahren geprigt, der die
Entwicklung von Sternen hin zu roten Uberriesen markiert. Der anschlieBende Abfall in Lg
im Falle einer nicht konstanten, abklingenden Sternbildungsrate entpricht dem zunehmenden
Beitrag der masseirmeren und weniger leuchtkriftigen roten Riesen, wenn die massiveren Uber-
riesen vergehen. Wegen der langsameren Entwicklung von Riesen gegeniiber Uberriesen, und
weil sich die massivsten Sterne mit M > 25 Mg nicht zu roten Uberriesen entwickeln, ist das
Leuchtkraft-Verhaltnis Lg /Lyyx fiir Alter kleiner als etwa 107 Jahre sehr empfindlich auf die
obere IMF-Grenzmasse und fiir héhere Alter sehr empfindlich auf die Zeitkonstante einer ab-
klingenden Sternbildungsrate. Auch die zeitliche Entwicklung der Supernovarate vgy ist nach
einem anfanglichen Anstieg, der bei der hier verwendeten IMF um so markanter ausfillt, je
grofler die Zeitkonstante der Sternbildungsrate ist, durch einen Abfall geprigt, wenn das Alter
des enstandenen Sternhaufens gréer als die Lebensdauer (etwa 5 x 107 a) der Sterne ist, die in
einer Supernova-Explosion vom Typ II enden. Fiir Letzteres muf} die anfingliche Sternmasse
mindestens 8 Mg betragen. Da Sterne mit diesen Massen schneller vergehen als die Riesen
und I"Jberriesen, die maBgeblich zu Lx beitragen, verhdlt sich vsyr/Lryx beziehungsweise
vsNR/Lpo 8hnlich wie Lx /Ly, k. Weil sich die Supernovarate nur relativ ungenau bestimmen
158t (vgl. Kap. 3.4.1.7), wird das Verhaltnis vsnr/Lryk bel der folgenden Diskussion der Stern-
entstehungsaktivitit in UGC 1347 und UGC 1344 nur zur Uberpriifung der Ergebnisse benutzt.
Das diagnostische Verhiltnis M, /Lk gibt ebenfalls Auskunft iiber die Form und zeitliche Ent-
wicklung der IMF, mit geringfiigig unterschiedlicher Abhingigkeit von @ und M;, das heifit
vom Anzahlverhéltnis der massereichen zu massearmen Sternen. Bei der hier verwendeten IMF
zeichnet sich der zeitliche Anstieg von M./ Lg durch einen Abfall bei etwa 107 Jahren aus, der
dem Auftreten der leuchtkraftigen Uberriesen entspricht. Fiir Alter grofier als 107 Jahre sind
unabhingig von 7 alle obigen diagnostischen Verhiltnisse nahezu v6llig unempfindlich auf die
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obere IMF-Grenzmasse.

3.5.1.2 Die Sternentstehungsaktivitit in UGC 1347 und UGC 1344

Die aus den Beobachtungen von UGC 1347 und UGC 1344 gewonnen Werte fiir die im vorran-
gegangenen Abschnitt aufgefiihrten diagnostischen Verhéltnisse, die der Entwicklungssynthese
der Sternenstehungsaktivitdt zugrundegelegt werden, sind in Tab. 3.9 und Tab. 3.10 fiir jeweils
die gesamte Galaxie beziehungsweise die Galaxienkomponenten nochmals zusammengefafit. In
den Abb. 3.22 und 3.23 sind das von STARS berechnete Verhiltnis M;,:/ Lk bezichungweise die
diagnostischen Verhéltnisse Lk /Lryk, Lvor/LLyk, 10"2vsnr/Liyk in Abhéingigkeit des Alters
dargestellt. Die drei letztgenannten Verhéltnisse sind sowohl fiir verschiedene Zeitkonstanten der
Sternentstehungsrate (und fester oberer IMF-Grenzmasse M, = 100 Mg) als auch fiir verschie-
dene obere IMF-Grenzmassen (und fester Zeitkonstante 7 = 10° a; hier sind die Unterschiede
am deutlichsten sichtbar) gezeigt. Fiir alle Modelle als konstant wurde @ = 2.35, M; = 1 Mg
und eine solare Metallizitit gewdhlt. Da alle oben genannten diagnostischen Verhiltnisse un-
abhingig von v sind, ist die anfingliche Sternentstehungsrate durch Vergleich der beobachteten
Leuchtkréfte (jeweils direkt porportional zu vg) mit den von STARS vorhergesagten Werten be-
stimmbar.

Im Fall von UGC 1347 erlaubt die Kenntnis der Beitrige der Scheibe, des Kerns und der siidli-
chen Komponente sowohl zur bolometrischen als auch zur K-Band-Leuchtkraft zusammen mit
dem Betrag der gesamten dynamischen Masse die Sternentstehungsaktivitdt fiir diese Kompo-
nenten getrennt zu analysieren. Qualitativ zusammengefaflt ergeben die im folgenden dargestell-
ten Analysen, dafl in der Scheibe von UGC 1347 eine bereits iiber einen sehr grofien Zeitraum
bestehende, konstante Sternentstehung vorliegt, wohingegen der Kern von UGC 1347 einen
vor relativ kurzer Zeit stattgefundenen Sternentstehungsausbruch aufweist. Das Licht von der
siidlichen Komponente in UGC 1347 scheint von einem nochmals jiingeren Sternentstehungs-
ausbruch gepriagt. In UGC 1344 hingegen scheint es nicht mehr geniigend Ausgangsmaterial
fiir eine signifikante Sternbildung zu geben. Folgende Alterswerte ergeben sich aus der Analyse
beider Galaxien:

e Das aus den Beobachtungen ermittelte M;,;/Lk-Verhiltnis fiir die gesamte Galaxie UGC
1347 von 6 bis 27 Mg L®_1 deutet nach Abb. 3.22 auf ein Alter der die Leuchtkraft der
Scheibe dominierenden Sternpopulation von mindestens 7 x 108 Jahren hin, wenn eine
(quasi-)konstante Sternbildungsrate angenommen wird. Aus dem Leuchtkraftverhiltnis
Lk /Ly = 3.4 fir die Scheibe folgt nach dem Starburst-Modell ein Alter von etwa
4 x 10% Jahren (vgl. Abb. 3.23). Ein Alter in dieser GréBenordnung ld8t sich aus dem
Leuchtkraftverhdltnis Lyoi/Lryx nur dann ableiten, wenn angenommen wird, dafl der
Betrag der tatsdchlichen bolometrischen Leuchtkraft der Scheibe von UGC 1347 etwa um
den Faktor zwei hoher liegt als die aus den Beobachtungen abgeleitete untere Grenze fiir
Ly Mit einem angenommenen Ly, = 6.8 x 100 Lg und 7 > 109 a fiir die Scheibe
ergibt sich sowohl aus Lyoi/Lryx ~ 14 als auch mit dem angenommenen Verhéltnis
10121/5N/Lb01 < 0.002 a~! L®_1 aus der Obergrenze des ausgedehnten Radioflusses ein
Alter von etwa 3 x 10° Jahren fiir die Scheibe von UGC 1347 (s. Abb. 3.23). Dieser Wert
ist konsistent mit einer dynamischen Masse von UGC 1347, die um den in Kap. 3.4.1.5
abgeschitzen Maximalbetrag liegt.

e Fiir den Kern von UGC 1347 ergeben die Beobachtungen das Leuchtkraft-Verhiltnis
Lk /Liyx = 4.1. Nach Abb. 3.23 scheint der Kern, so wie wir ihn jetzt sehen, deshalb
von einem sich in der abklingenden Phase befindenen Sternentstehungausbruch geprigt
zu sein, der vor etwa 3 x 107 a ausgeldst wurde. Hierin stecken die Annahmen, daB die
obere Massengrenze der IMF bei M,, = 100 Mg liegt und das der Sternentstehungsaus-
bruch selbst nicht linger als einige 106 Jahre angehalten hat. Dann betrug die anfingliche
Sternentstehungsrate vo & 18 Mg a~!, was eine derzeitige Sternentstehungsrate von etwa
0.04 Mg a~! bedeutet. Das Ergebnis fiir die zeitliche Entwicklung des letztmaligen Stern-
entstehungsausbruch im Kern von UGC 1347 wird durch die Verhéltnisse Lyo; /Lryx < 91,
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| UGC 1347 | UGC 1344
Mp,(Mg) 3.2 x 107 < 109

My (Mg) 3.2 x 10° < 3.3x 108

Mot (Mg) (1.5 —6.2) x 101° | (0.8 —3.2) x 101°
Lk (Lg) 2.1 x 10° 4.1 x 10°

Liyk(Lg) 5.5 x 108 < 108

Lyo(Lg) 1.17 x 1010 <3.9x 10°
vsn(a™h) (0.040) 0.012
M./Lx(Mg/Lg) 6 — 27 28
Loot/LLyk 21.5 (39)
LK/LLyK 3.8 > 41
102vsn/ Lot (a7 /L) 3.6 > 3.1

Tabelle 3.9: Aus den Beobachtungen abgeleitete physikalische Parameter und diagnostische
Verhédltnisse fiir die Mitglieder UGC 1347 und UGC 1344 in Abell 262, angegeben jeweils fiir
die gesamte Galaxie. Falls méglich sind alle aufgefiihrten Leuchtkrifte entrétet. Die gesamte
K-Band-Leuchtkraft wurde aus der Helligkeit im H-Band abgleitet. Die Masse des molekularen
Wasserstoffs und die totale Masse wurde aus der Ferninfrarot-Leuchtkraft beziehungsweise der
Breite der HI-Linie bestimmt. Der Wert fiir My, in UGC 1344 ist durch den Vergleich der
Ferninfrarot-Leuchtkraft mit derjenigen von UGC 1347 abgeschitzt. Wie der Vergleich mit
dem Starburst-Modell zeigt, ist der in der Tabelle aufgefiihrte Bereich fiir die totale dynamische
Masse und des M,/ Lk-Verhiltnisses aufgrund des HI-Mangels in UGC 1344 wahrscheinlich um
einen Faktor in der Gré8enordnung fiinf unterschitzt.

Kern Scheibe Siidliche
Komponente

Lk (Lg) 3.7 x 108 1.6 x 10° 1.4 x 108

Liyk(Le) 9 x 107 4.2 x 108 4 x 107
Lya (L) <8.6x10° | >3.2x 10° -
vsn(a™?t) 0.040 < 0.002 -
Lbol/LLyK < 94 > 7.7 -

Lg/Liyx 4.1 3.8 3.3

102vsn/Lpat(a™t/Lg) 4.6 (0.6) -

Tabelle 3.10: Aus den Beobachtungen abgeleitete physikalische Parameter und diagnostische
Verhiltnisse fiir die Komponenten in UGC 1347. Die Werte fiir den Kern und die siidliche
Komponente wurden in einer Apertur mit 7.2” Durchmesser ermittelt. Die Betridge von Lg
und Lpyx fiir die Scheibe sind auf die Beitrdge vom Kern und der siidlichen Komponente
korrigiert. Der Wert fiir Lrprr der Scheibe wurde vom Beitrag des Kerns bereinigt, indem
angenommen wurde, daf8 die FluBldichte bei 100 pm von der Scheibe dominiert wird und das
ein typisches log (Seoum / S100um)- Verhéltnis vorliegt. Um eine Verfélschung durch heifien Staub
zu verhindern, wurde der stellare Beitrag zu Lg der siidlichen Komponente aus der H-Band-
Helligkeit unter der Annahme einer typischen H-K-Farbe fiir die Scheibe einer Spiralgalaxie
berechnet. Der Wert fiir vsy wurde aus Messungen im Radiobereich abgeleitet, bei denen
angenommen werden kann, dafl der gesamte Flufl vom Kern stammt. Fiir die Scheibe legt das
Starburst-Modell einen tatsdchlichen Wert fiir die Ferninfrarotleuchtkraft und dementprechend
fiir das Verhéltnis Lyoi/Lykx nahe, der etwa um den Faktor zwei grofer als der in der Tabelle
Jjeweils aufgefiihrte untere Grenzbetrag ist. Mit Tab. 3.9 ist demnach ein tatsdchlicher Wert fiir
die Ferninfrarotleuchtkraft des Kerns von Ly, & 5 x 109 Lg wahrscheinlich.
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Abbildung 3.22: Ergebnis des Starburst-Modells STARS fiir das Sternmasse-zu-Leuchtkraft-
Verhéltniss M. /Lk als Funktion des Alters t eines einzelnen Sternhaufens fiir eine Zeitkon-
stante 7 = 1 x 10° a der als (quasi-)konstant angenommenen Sternbildungsrate und eine obere
IMF-Grenzmasse M, = 100 M. Unabhéngig von 7 ist M,/ Lk ab dem Zeitpunkt der Bildung
von roten Uberriesen (t ~ 107 a) unempfindlich auf die obere IMF-Grenzmasse (und zwar im
wesentlichen unabhidngig von 7). Ebenfalls eingetragen ist das aus allen zur Verfiigung stehen-
den Beobachtungen abgeleitete Sternmasse-zu-Leuchtkraft-Verhdltnis fiir die gesamte Galaxie
UGC 1347 beziehungsweise UGC 1344. Der Fehler in beiden Verhiltnissen ergibt sich vor-
nehmlich aus der Unsicherheit iiber das Rotationsprofil insbesondere bei grofilen Abstdnden.
Die abgeleiteten Alter sind konsistent mit dem Alter der jeweiligen alten Scheibenpopulation,
wie man es aus der Analyse der Leuchtkraftverhidltnisse erhdlt (s. Abb. 3.23).

und 10121/5N/Lb0l >4.5a"! L®_1 unterstiitzt. In Abb. 3.23 sind ebenfalls die entprechen-
den, aus der Abschitzung der tatsichlichen bolometrischen Leuchtkraft der Scheibe (s.
vorheriger Punkt) sich ergebenden diagnostischen Verhéiltnisse und Alter eingezeichnet.

e Die siidliche Komponente in UGC 1347 und der Galaxienkern geh6ren zu den hellsten
Regionen im Hea-Licht. Fiir die siidliche Komponente kann aus den Daten nur das dia-
gnostische Verhéltnis Lg /Lyyx zu 3.3 bestimmt werden. Verglichen mit den Ergebnissen
des Starburst-Modells folgt ein Alter des Ausbruchs von nur etwa 1 x 107 Jahren mit einer
Zeitkonstante von etwa 10 Jahren. Die angenommene Zeitkonstante und das daraus resul-
tierende Alter sind konsistent mit der beobachteten Farbe im optischen bis nahinfraroten
Spektralbereich. In der Ha-Kontinuumskarte (s. Abb. 3.7) ist die siidliche Komponente
heller als der Kern von UGC 1347 und trigt etwa ein fiinftel zur gesamten Flufdichte
bei. Unter der Annahme des gleichen Beitrages zur Flufldichte im Sichtbaren folgt fiir
die V-Band-Magnitude der siidlichen Komponente my = 14.6. Die daraus resultierende
(V — K)-Farbe von ungefihr eins (vgl. Tab. 3.4.1.2) entspricht Uberriesen der Spektral-
klasse F von 10 bis 15 Sonnenmassen, die sich nach etwa 10 bis 20 Millionen Jahren aus
dem jungen Sternentstehungsausbruch gebildet haben.

e Fiir UGC 1344 ergeben die Beobachtungen ein deutlich kleineres Verhiltnis von totaler
Masse zu K-Band-Leuchtkraft als im Fall von UGC 1347. Der Vergleich des aus den Daten
abgeschitzten Maximalbetrags von M;,/Lk = 8 Mg L®_1 fiir die gesamte Galaxie mit
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Abbildung 3.23: Ergebnisse des Starburst-Modells STARS fiir die Leuchtkraft-Verhdltnisse
Lyoi/Liyk und Lg /Ly, sowie der auf die bolometrische Leuchtkraft normierte Supernovarate
vsy als Funktion des Alters t eines einzelnen Sternhaufens in Abhidngigkeit von der Zeitkon-
stante T der Sternbildungsrate bei einer festen oberen IMF-Grenzmasse M, = 100 Mg (linke
Spalte) bezichungsweise in Abhéngigkeit von der oberen IMF-Grenzmasse bei fester Zeitkon-
stante T = 10% a (rechte Spalte). Wie aus den rechten Abbildungen ersichtlich ist, werden ab
dem Zeitpunkt der Bildung von roten Uberriesen die diagnostischen Verhiltnisse unempfindlich
auf die obere IMF-Grenzmasse. Die in einigen Modellkurven sichtbaren “Zacken” riihren von der
Diskretisierung der HRDe her, aus denen die integralen Eigenschaften des Sternhaufens berech-
net wurden. Ebenfalls eingezeichnet sind die aus allen zur Verfiigung stehenden Beobachtungen
abgeleiteten diagnostischen Verhdltnisse und Alter fiir die Scheibe (S), den Kern (K) und die
stidliche Komponente (H) von UGC 1347 beziehungsweise fiir die gesamte Galaxie UGC 1344.
Fiir die vorgenommene Diskretisierung in 7 sind die Datensymbole derart eingetragen, daf sich
ein konsistentes Bild fiir die individuellen Alter ergibt.
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den Vorhersagen des Starburst-Modells weist auf ein Alter der Scheibe von UGC 1344
von etwa 1 x 10° Jahren hin, wenn eine konstante Sternbildungsrate angenommen wird
(Abb. 3.22). Die Leuchtkraftverhaltnisse Lpoi/Lrye = 39 und Lx/Lryx > 41 deuten
allerdings auf ein deutlich hoheres Alter hin (Abb. 3.23). Dieser Widerspruch kann nur
aufgel6st werden, wenn angenommen wird, daf} die totale dynamische Masse deutlich tiber
der aus den Radio-Daten abgeleiteten oberen Grenze fiir die Masse des gesamten HI-Gases
liegt. Diese Annahme wird durch die Tatsache unterstiitzt, daB UGC 1344 einen hohen
HI-Mangelkoeffizienten aufweist und nur eine schwache und schmale Radiolinie zeigt. Da-
durch dafl UGC 1344 einen groflen Teil seines neutralen Wasserstoffgases durch einen noch
nidher festzulegenden Mechanismus verloren hat, kann die HI-Linienbreite nicht als Maf}
fiir die totale dynamische Masse herangezogen werden kann. Die Beobachtung, dafl die
Ferninfrarot-Leuchtkraft um mindestens den Faktor drei kleiner ist als die von UGC 1347
unterstreicht ebenfalls die offensichtliche Armut an Ausgangsmaterial zur Sternenstehung
in UGC 1344 und legt eine Masse an molekularem Wasserstoff von weniger als 10° Mg
nahe. Fiir den Fall, daf} der Betrag fiir die dynamische Masse um den Faktor fiinf un-
terschitzt wurde, ist das My, /Lk-Verhiltnis dhnlich demjenigen wie es fiir UGC 1347
beobachtet wird, und das Alter der die Scheibe dominierenden Sternpopulation wéire
dann wie bei UGC 1347 in der GréBenordnung von einigen 10° Jahren. Unabhéngig da-
von weist auch die vermutlich ausgedehnte Radioemission auf Sternentstehungsaktivitit
in Kern und Scheibe hin.

Auf die moglichen Ursachen fiir die beobachteten Eigenschaften der Sternbildungsaktivitit in
UGC 1347 und 1344 wird im Rahmen der folgenden Diskussion {iber den Einflufl der Sternent-
stehung auf die beobachtete Bulge-Gréfie eingegangen.

3.5.1.3 Sternentstehungsaktivitit und die beobachtete Ausdehnung der Bulges in
Abell 262 und Abell 1367

Die Diskussion der Daten von UGC 1347 und UGC 1344 hat gezeigt, dafl die gemessene Fluf3-
dichte im K-Band nicht alleine durch die Anwesenheit einer alten Sternpopulation erklirt wer-
den kann. Zusitzlicher heiBer Staub und eine Population von Uberriesen oder AGB-Sternen
tragen ebenfalls zur Leuchtkraft im Infraroten bei. Beides weist auf einen vor verhdltnisméifig
kurzer Zeit abgeschlossenen Sternentstehungsausbruch beziehungsweise auf eine immer noch
stattfindende Sternbildung hin. Die rdumliche Verteilung der Quellen, die fiir die zusitzliche
Leuchtkraft verantwortlich sind, kann als unabhingig von der Verteilung der alten, den Bul-
ge und die Scheibe bildenden Sternpopulation angesehen werden. Die relative Fluf3-Verteilung
dieser zusitzlichen Quellen wird deshalb auch die gemessene Gréfle der Bulges beeinflussen.
Dieser Schlufl soll zunéchst im Zusammenhang mit neueren Untersuchungen zum Leuchtkraft-
Verhdltnis von Bulge zu Scheibe diskutiert werden. Solanes et al. (1989) analysierten bei
3114 Spiralgalaxien die Leuchtkraft der Bulge- und Scheibenkomponente auf mégliche Zu-
sammenhinge zwischen dem morphologischen Typ und der lokalen Anzahldichte der Gala-
xien. Die Autoren finden keinen Hinweis darauf, dafl die Leuchtkraft Lp der Bulges in den
Spiralen mit zunehmender lokaler Dichte ansteigt. Stattdessen zeigen sich die Scheiben mit
zunchmender lokaler Galaxienzahldichte weniger leuchtkriftig (sogenannte morphologische An-
tisegregation der Scheibenleuchtkraft Lp). Die Autoren finden desweiteren, dafl die Differenz
zwischen der absoluten Helligkeit des Bulge und der gesamten Galaxie, M (Bulge) — M (total) =
2.5log[l + (Lp/Lp)~"], etwa 3 fiir Galaxien vom Typ Sc, etwa 2 fiir Galaxien vom Typ SB
und ungefdhr 1 fiir Sa- und S0-Galaxien betrigt, und zwar unabhingig von der lokalen Umge-
bung der Galaxie. Eine zum letzten Verhalten &hnliche Tendenz beobachten auch Gavazzi et
al. (1996) in der Abhingigkeit des (in Gavazzi et al. [1990] definierten) Konzentrationsindex
Cj3; fiir die 297 von diesen Autoren untersuchten Galaxien. Hier nimmt das Bulge-zu-Scheibe-
Leuchtkraftverhiltnis Lg/Lp mit abnehmender Leuchtkraft im H-Band zu. Die morphologi-
sche Segregation wie von Solanes et al. (1989) beobachtet ist hierbei (wenn {iberhaupt) nur sehr
schwach angedeutet.
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In die beiden oben genannten Konzentrationsparamter, M (Bulge) — M (total) und Csy, geht
nur das Leuchtkraft-Verhéltnis von Bulge zu Scheibe ein. Die eigentlichen Skalenlingen der
beiden Galaxienkomponenten bleiben unberiicksichtigt. In einer Situation, in der eine Bulge-
Komponente mit konstanter Helligkeit im Zentrum von Scheiben unterschiedlicher Helligkeit
liegt, wird die gemessene volle Halbwertsbreite der aus beiden Komponenten kombinierten Quel-
le mit abnehmender Scheibenhelligkeit kleiner werden. Die von Solanes et al. (1989) beobachtete
Antisegregration der Scheibenleuchtkraftkann deshalb prinzipiell fiir die in Kap. 3.4.1.9 darge-
stellte Beobachtung verantwortlich gemacht werden, dafl die Bulges der untersuchten Galaxien
in den Abell-Haufen Abell 262 und Abell 1347 innerhalb des Abell-Radius kleiner erscheinen
als die auflerhalb.

Eine abhnehmende Scheibenleuchtkraft mit gleichbleibender Bulge-Leuchtkraft bei zunehmen-
der lokaler Dichte, wie von Solanes beobachtet, wiirde man erwarten, wenn die morphologi-
sche Differenzierung unter Scheibengalaxien (insbesondere die Bildung von S0-Galaxien) aus-
chliellich auf einem zeitlichen Entwicklungseffekt beruht und nicht auf einem bereits bei der
Galaxienentstehung festgelegten Typ. Allerdings beobachtet man in Haufen, daf die leucht-
kréftigsten Bulges nie in Spiralen des spidten Typs zu finden sind. Daraus kann geschlossen
werden, daf} nicht alle Galaxien des frithen Typs aus der Entwicklung von solchen des spiten
Typs hervorgegangen sein kénnen. Dies legt den SchluB nahe, daB eine Uberlagerung der beiden
grundsétzlichen Méglichkeiten fiir den zeitliche Ursprung der morphologischen Differenzierung
von Galaxien angenommen werden kann und in die Entwicklung von Haufengalaxien eingeht.

Man kann sich allerdings auch ein Szenarium vorstellen, in dem eine Leuchtkraft- Antisegregation
wie bei den Scheiben auch bei den zentralen Verdickungen einer Galaxie der Fall ist, letztere
jedoch durch einen zusitzlichen Beitrag zur Bulge-Leuchtkraft durch verstirkte Sternentste-
hung kompensiert wird, die durch die héhere Umgebungsdichte an Galaxien nahe des Hau-
fenzentrums ausgel6st wurde. In diesem Fall wire die Bildung der iiberwiegenden Zahl von
S0-Galaxien moglicherweise ausschliellich zum Zeitpunkt der Geburt der Galaxien geschehen
und keine notwendige Folge der Galaxienentwicklung in Haufen.

Theoretische Untersuchungen zeigen, dafl die Storung, die durch eine einzelne nahe Begegnung
zweier Galaxien ausgelost wird wegen der kurzen Wechselwirkungszeit in der Regel nicht aus-
reichend ist, um die Sternentstehungsrate in einer Galaxie deutlich zu erhhen (Fujita 1998).
Mehrere solcher nahen Begegnungen kurz hintereinander konnen jedoch zum Einstrémen von
Wasserstoffgas in den Bulge fiihren und dort neue Sternbildung induzieren (Moore et al. 1996,
Fujita 1998). Solche dynamischen Wechselwirkungen sind in der dichteren Umgebung des Hau-
fenzentrums nicht nur hiufiger sondern auch stirker (die Gezeitenkraft ist umgekehrt propor-
tional zum kubischen Galaxien-Abstand). Dieses Bild zur Auslésung von Sternentstehungs-
ausbriichen in gasreichen Haufengalaxien ist konsistent mit den Zeitskalen, innerhalb derer
die Haufenmitglieder den zentralen Bereich des Haufens durchqueren beziehungsweise sich die
Sternentstehung abspielt. Aus den Daten zu den 84 Galaxien in Abell 262, die in Giovanelli
und Haynes (1985) aufgefiihrt sind, ergibt sich eine Geschwindigkeitsdispersion dieser Hau-
fenmitglieder von etwa 750 km s~'. Zusammen mit dem Abell-Radius von 1.75° folgt, daf
einige 10° Jahre verstreichen miissen, bis ein erheblicher Anteil der Galaxien den zentralen Be-
reich des Haufens einmal durchdrungen hat. Die Entstehung von Uberriesen einschlieBlich ihrer
Lebensdauer hingegen dauert nur etwa 107 Jahre. Es ist deshalb naheliegend einen beobachte-
ten Sternentstehungsausbruch in gasreichen Spiralgalaxien auf die dynamische Wechselwirkung
zwischen den Galaxien zuriickzufiihren, wenn diese den Bereich des dichten Haufenzentrums
durchlaufen. In diesem Bild hat die HI-arme Galaxie UGC 1344 den zentralen Bereich des Hau-
fens vor relativ kurzer Zeit passiert und dabei einen groflen Teil ihres vormaligen Gasinhaltes
verloren. Das bei einer solchen Wechselwirkung abgestreifte Gas sammelt sich im Zentrum des
Gravitationspotential des Haufens, heizt sich dort auf und ist Ursprung der aus dem Zentrum
von dichten Galaxienhaufen beobachteten Rontgenstrahlung. Die Stirke der letzteren Emissi-
on ist deshalb stark mit dem relativen Anteil der HI-armen Galaxien an der Gesamtzahl der
Galaxien im Haufen korreliert. Der Fall von UGC 1347 legt nahe, dafl diese Spiralgalaxie sich
noch in der Anndherungsphase an das Zentrum von Abell 262 befindet. Das die zentrumsna-
he Lage von UGC 1347 wahrscheinlich nicht auf einem Projektionseffekt beruht, darauf 148t
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die hohe Radialgeschwindigkeit schlielen, deren Abweichung von der Median-Geschwindigkeit
um den Faktor 1.65 gréfer ist als die Median-Abweichung aller Geschwindigkeiten im Hau-
fen. Dem niedrigen HI-Mangelkoeefizienten entsprechend besitzt diese Galaxie demnach noch
den grofiten Teil ihres Wasserstoffgases und die beobachtete aktive Sternbildung im Bulge und
an einem Ende des Balkens kann durch wiederholte Galaxien-Wechselwirkungen aufgrund der
erh6hten Galaxienzahldichte in ihrer unmittelbaren Umgebung ausgel6st worden sein.

3.5.2 Sternentstehungsaktivitit in J1836.3CR und PKS0743-006

Im folgenden wird die Sternbildungsaktivitit in den beiden héher rotverschobenen Haufen an
Hand von Nahinfrarot-Zwei-Farbendiagrammen disktutiert. Um die gemessenen J-, H- und
K-Band-Flufidichten der beobachteten Mitglieder in den entfernteren Haufen J1836.3CR und
PKS0743-006 zu modellieren, wurde die Methode der isochronen Populationssynthese nach Bru-
zual und Charlot (1993) angewendet. Diese simuliert die zeitliche Entwicklung der spektralen
Energieverteilung durch Berechnung der Isochronen einer gleichzeitig enstandenen Sternpopu-
lation in einem Farben-Helligkeitsdiagramm. Dazu wird jede Isochrone aus einer Bibliothek
von Sternentwicklungsbahnen interpoliert (Charlot und Bruzual 1991) und die Zahl der Sterne
unterschiedlicher Masse und spektralen Typs aus einer IMF nach Salpeter et al. (1955) be-
rechnet (@ = 2.5, M; = 0.1 Mg, M, = 125 Mg). Die spektrale Energieverteilung der stellaren
Population zu einer gewissen Zeit wird durch Aufsummieren der Spektren der Sterne auf der ent-
sprechenden Isochrone bestimmt, wobei das zu jedem Sterntyp gehdrende Spektrum wiederum
aus einer Bilbliothek von Sternspektren interpoliert wird. Unter der Annahme einer zeitun-
abhingigen IMF ergibt sich fiir eine endliche Sternenstehungsrate das integrale Spektrum einer
stellaren Population zu einer gewissen Zeit dann durch die Faltung der Sternenstehungsrate mit
der Funktion der isochronen spektralen Energieverteilung.

Ein nach diesem Modell ermitteltes JHK-Zwei-Farbendiagramm ist in Abb. 3.24 fiir verschiede-
ne Rotverschiebungen exemplarisch dargestellt. Die fiir einen Zeitraum von 0 bis 20 x 10° Jahren
gezeigten Entwicklungsbahnen nehmen eine sich passiv entwickelnde Sternpopulation an, die
gemeinsam aus einem 10° Jahre alten Sternentstehungsausbruch hervorgegangen ist. Eine kon-
tinuierliche Sternentstehung statt eines alten Sternenstehungsausbruch oder erneute Sternbil-
dungsereignisse verschieben die damit modellierten Galaxien ndher zu den Sternen am Anfang
der in Abb. 3.24 gezeigten Entwicklungsbahnen.

J1836.3CR

In Abb. 3.25 ist das aus den ADONIS/SHARP II+-Beobachtungen gewonnene Nahinfrarot-
Zwei-Farbendiagramm von J1836.3CR zusammen mit der fiir 2 = 0.4 modellierten Sternent-
wicklungsbahn dargestellt. Die Farben der Galaxien a, b, ¢, und g liegen eng beieinander, was
mit grofler Sicherheit auf die gleiche Rotverschiebung hinweist. Die schwichste und kleinste
Galaxie im Feld (d) ist roter als diese Gruppe, aber unter Beriicksichtigung der photometri-
schen Fehler kann diese Galaxie noch als zu dieser Gruppe gehorend angenommen werden. Eine
Rotung der (z = 0.4)-Farbentwicklungskurve an die gemessenen Farben der Galaxien a,b,¢,d
und g unter Beriicksichtung der photometrischen Fehler macht ein Ay & 3.0 am wahrschein-
lichsten, wenn eine zusétzliche Farbverschiebung ausschliefilich im K-Band von etwa 0.2 mag
angenommen wird. Letzteres kann an einem systematischen Fehler bei der Umrechnung der
K’-Band-Fluf3dichte in die entsprechende Flufidichte im K-Band oder an systematischen Feh-
lern im stellaren Populationsmodell (etwa aufgrund von Metallizitdtseffekten) liegen. Das die
zweite Erkldrung wahrscheinlicher ist, darauf weisen die von McLean und Teplitz (1996) durch-
gefiihrten Nahinfrarot-Beobachtungen von Galaxienhaufen bei mittlerer Rotverschiebung hin.
Die Autoren finden, daf§ die mittleren J — K’- und H — K’'-Farben der von ihnen beobachteten
Haufen um einige Zehntel Magnituden réter erscheinen, als es vom stellaren Populationsmodell
nach Bruzual und Charlot (1993) vorhergesagt wird.

Eine visuelle Extinktion von etwa drei Magnituden legt das Alter der Galaxie d in J1836.3CR
auf etwa 10 x 102 Jahre fest, und das Licht der blauesten Galaxien scheint dann vornehmlich
von einer Sternpopulation mit einem Alter von etwa 1 x 10° Jahre bestimmt zu sein. Die die
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Abbildung 3.24: Exemplarische Ergebnisse der isochronen Populationssynthese nach Bruzual
und Charlot (1993) im Nahinfrarot-Zwei-Farbendiagramm. Fiir verschiedene Rotverschiebungen
sind die (ungerdteten) Entwicklungsbahnen einer sich passiv entwickelnden Sternpopulation
gezeigt, die instantan aus einem 10° Jahre alten Sternentstehungsausbruch hervorgegangen ist.
Jede Entwicklungskurve startet bei der Zeit Null (unteres Ende im Diagramm) und endet bei
20 x 10° Jahren. Die gepunktete Linie markiert die Orte der 2 x 10° beziehungsweise 10 x 10°
Jahre alten Populationen als Funktion der Rotverschiebung.

Leuchtkraft dominierenden Sterne in den Galaxien a,b und ¢ kénnen aus einem durch dyna-
mische Galaxien-Wechselwirkung induzierten Sternentstehungsausbruch hervorgegangen sein,
worauf die andeutungsweise sichtbaren Materiebriicken zwischen den Galaxien ¢ und a bezie-
hungsweise b und @ und auch die Elongation der Quellen b und ¢ hinweisen. Die beiden rétesten
Galaxien e und f, die sich im Zwei-Farbendiagramm abseits von den {ibrigen Quellen befinden,
sind auch in den ADONIS/SHARP IT+-Aufnahmen die schwichsten Quellen, die beide isoliert
zur hellsten Galaxie a stehen. Nimmt man fiir diese Galaxien die gleiche Entfernung wie bei den
ibrigen im Feld stehenden Quellen an, wiirde die unter Beriicksichtigung der Fehler optimal
an die Daten angepafite z = 0.4-Entwicklungsbahn eine R6tung im Visuellen um mehr als fiinf
Magnituden und um etwa 0.4 mag im K-Band vorhersagen. Das dann vom Modell vorhergesagte
Alter der blauesten Galaxien von weniger als 0.5 x 10° Jahren wire nicht im Einklang mit der
vorausgesetzten Rétung. Es ist deshalb anzunehmen, dafl die Galaxien e und f Hintergrund-
Galaxien bei z > 1 sind. Darauf, daf§ die iibrigen Quellen wahrscheinlich intrinsisch Ay = 3™
extingiert sind, wird in Kap. 4 nochmals eingegangen.

PKS0743-006

Abb. 3.26 zeigt das aus den Beobachtungen gewonnene Zwei-Farbendiagramm von PKS0743-
006 zusammen mit den modellierten Sternentwicklungsbahnen fiir z = 0 und z = 1. Zur Kon-
trolle ist ebenfalls die gemessene Farbe des Leitsterns, auf dem die AO-Regelung geschlossen
wurde, eingezeichnet. Dieser Stern ist vom Typ AO, was innerhalb der Fehler von den Daten
bestitigt wird. Nimmt man eine systematische Ablage der modellierten H-K-Farbe von etwa
0.2 mag wie im Fall von J1836.3CR an, so liegen der Quasar und die Quellen a, b und d nahe der
Mitte der Entwicklungsbahn einer sich passiv entwickelnden Galaxie bei z = 1. Auch wenn die
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Abbildung 3.25: Nahinfrarot-Zwei-Farbendiagramm von J1836.3CR. Dargestellt sind die aus
den ADONIS/SHARP II+-Beobachtungen ermittelten Farben aller als ausgedehnt identifizier-
ten Quellen (Bezeichnungen nach Abb. 3.13) . Desweiteren eingezeichnet ist sowohl die ungeréte-
te Entwicklungsbahn (mit Zeitmarken) einer stellaren Population nach Abb. 3.24 fiir z = 0.4,
als auch die entsprechende, mit Ay = 3 mag gerdtete Entwicklungskurve (strichpunktiert). Die-
se Rétung (zusammen mit einer zusétzlichen Rétung von 0.2 mag im K-Band, die vermutlich
auf systematische Fehler im stellaren Populationsmodell zuriickzufiihren ist; s. Text) erklirt die
Daten der Quellen a, b, ¢, d und g unter Beriicksichtigung der photometrischen Fehler am besten.
Die vom System rdumlich unaufgelésten Quellen e und f sind vermutlich Hintergrundgalaxien.

Identifikation dieser drei Quellen als Galaxien noch einer spektroskopischen Bestdtigung bedarf,
ist eine andere Erklarung fiir die Natur dieser Objekte nur schwer zu begriinden. Selbst wenn
man die photometrischen Fehler berticksichtigt, liegen diese Quellen im Zwei-Farbendiagramm
weit rechts unterhalb der mittleren Farben einer nahen Spiralgalaxie oder derjenigen von loka-
len Zwerg- oder Riesensternen. Einzig lokale HII-Regionen, deren Infrarot-Emission ungerétet
und von Frei-Frei-Strahlung dominiert ist, wiirden dhnliche Farben wie die Quellen a, b und d
aufweisen. Es ist sehr unwahrscheinlich, drei solcher Objekte gleichzeitig in diesem kleinen Feld
um den Quasar und mit nahezu den gleichen Farben zu haben. Nach der stellaren Entwick-
lungskurve ist vielmehr anzunehmen, dafl die hauptséchliche Emission dieser Quellen vielmehr
von einer nur etwa 10° Jahre alten, blauen Sternpopulation stammt. Insbesondere die Ausdeh-
nung der Quelle @, zusammen mit ihrer scheinbaren Ndhe zum Quasar und ihrer Farbe macht
diese Quelle sehr wahrscheinlich zu einer mit dem Quasar assozierten Galaxie. Thre Grofie und
Farbe legen nahe, dafl man hier auf eine Region mit aktiver Sternenstehung blickt, die sich
iiber etwa 2.7 kpc? erstreckt (s. Kap. 3.4.3). Die Farbe des Quasars liegt am weitesten links
im Zwei-Farbendiagramm, was vermutlich am Beitrag der nichtstellaren zentralen Quelle zur
spektralen Energieverteilung liegt. Die unaufgelésten Quellen e und ¢ sind wahrscheinlich Vor-
dergrundsterne.

3.5.3 Die Leuchtkraftverteilung der Haufenmitglieder

Um herauszufinden, wie reprisentativ die beobachteten Galaxien in den drei untersuchten Hau-
fen fiir Mitglieder in anderen Galaxienhaufen sind, sollen ihre Leuchtkrifte mit der sogenannten
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Abbildung 3.26: Nahinfrarot-Zwei-Farbendiagramm der Quellen im von ADONIS/SHARP II+
untersuchten Feld von PKS0743-006. Die Bezeichnungen der Objekte entsprechen denjenigen
in Abb. 3.13. Ebenfalls eingezeichnet sind die ungeréteten Entwicklungsbahnen einer stellaren
Population nach Abb. 3.24 fiir z = 1 beziehungsweise z = 0.

Schechter-Leuchtkraft L* bei der entprechenden Rotverschiebung verglichen werden. Die ange-
nommene Leuchtkraft-Verteilung von Galaxien nach Schechter (1976) fiir die Anzahl dN (M)
der Galaxien mit absoluten Helligkeiten zwischen M und M + dM hat zwei freie Parameter (o
und M*) und folgende Form:

B(M) = dN(M)/dM = 5/(2In10)&* (L/L*)** ' exp(~L/L") , (3.25)

mit
L/L* =107 0-4M=-M7) (3.26)

®* ist ein Normalisierungsfaktor fiir die Anzahldichte der Galaxien. Unter den Annahmen,
daB eine Anderung in ®* nur durch Galaxienverschmelzungen verursacht wird, und die gesamte
Leuchtkraft (o< ®*L*) vor und nach einem solchen Wechselwirkungsprozef} erhalten bleibt, wird
die zeitliche Entwicklung tiblicherweise folgendermafien parametrisiert (Glazebrock et al. 1993):
®* = (1 +Q2)¢g und L* = 1/(1 + Qz)L§ mit ®f und L als der heutigen charakteristischen
Anzahldichte beziehungsweise Leuchtkraft der Galaxien, und @ als dem Ma# fiir die Rate der
Galaxienverschmelzungen.

Aus einer Teilmenge in der optisch selektierten Rotverschiebungsdurchmusterung mit dem AAT
finden Mobasher et al. (1993) als beste Infrarot-Leuchtkraftparameter der Schechter-Funktion:
Mj = (—25.1 + 5logh) & 0.3 [mit A = 50/Ho(km s=! Mpc~!)] und @ = —1.0 & 0.3. Die Er-
gebnisse der Galaxienzdhlungen im K-Band sind mit den Modellvorhersagen am besten fiir
®* = (0.14 + 0.02) x 10~2h=3 Mpc~? und einer sich zeitlich nicht entwickelnden Leuchtkraft-
verteilung fiir go = 0.02 und @ ~ 2 vertriglich. Ebenso finden die Autoren, daf} E/S0- und
Spiralgalaxien die gleiche Leuchtkraftfunktion im Infraroten wie im Optischen innerhalb der
Fehler besitzen. Obige Parameter stimmen sehr gut mit denjenigen von Gardner et al. (1997)
und de Propris et al. (1998) {iberein. Diese Gruppen finden M}, = (—23.1 4+ 5logh) + 0.1,
a=—0.9140.1 und ®* = 1.66 x 10~2%(2h)~3 Mpc~2 bezichungsweise M = —23.25+ 5logh
und a@ = —0.78, beidemale fiir gg = 0.5. Fiir die hier untersuchten Haufen sind in den folgenden
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Abschnitten die mit denselben kosmologischen Parametern wie oben (Ho = 100 km s=! Mpc~!
und go = 0.5) sich ergebenden Leuchkraftverhiltnisse aufgefiihrt.

Abell 262

Die Mitglieder UGC 1347 und 1344 des mit z = 0.0157 nur gering rotverschobenen Haufens
Abell 262 sind innerhalb eines Fehlers von weniger als 0.5 Magnituden L*-Galaxien.

J1836.3CR

Die hellste Quelle @ in der Aufnahme von J1836.3CR bei z = 0.414 ist 0.6 mag heller als eine
typische L*-Galaxie bei dieser Rotverschiebung. Die anderen Quellen in diesem Haufen sind um
1-2 mag schwécher als eine Schechter-Galaxie in dieser Entfernung.

Nach den Ausfiihrungen in Kap. 3.4.2 sind alle beobachteten Quellen mit Ausnahme der Galaxie
a keine typischen elliptische Galaxien, wie man sie {iblicherweise unter den hellsten Mitgliedern
eines Haufens findet (Thuan und Rhomanishin 1981), sondern dhneln vielmehr Spiralen. Die
Tatsache, dafl keine zentralen Bulges nachgewiesen werden konnten mag nicht ausschliefilich
daran liegen, dafl auch die Beugungsgrenze von 0.15” noch nicht aureicht um sicher zwischen
Bulge und Scheibe unterscheiden zu kénnen. Es ist auch mdglich, dafi die Bulges intrinsisch
schwicher gegeniiber den Scheiben sind. Die statistische Untersuchung des Bulge-zu-Scheiben-
Intensitdtsverhiltnis von Spiralen durch Solanes et al. (1989) wiirde dann darauf hinweisen, daf}
die Galaxien im Zentrum von J1836.3CR vom Typ Sa und S0 sind (vgl. Kap. 3.5.1.3), und das
das Zentrum dieses Haufens dem einer dichten Umgebung entspricht.

Wie in Kap. 3.4.2 gezeigt wurde, sind die Eigenschaften der Quelle @ in J1836.3CR mit denen
von cD-Galaxien, wie sie in reichen Haufen gefunden werden, vergleichbar. Zudem ergeben die
Beobachtungen, dafl die Form der zentralen Quelle sowie die Verteilung der Satellitengalaxien
und die Orientierung des Doppelkerns in a eine Vorzugsrichtung aufweist. Um die beobach-
teten Charakteristiken von cD-Galaxien zu erkliren, gibt es zwei grundsétzlich verschiedene
Moglichkeiten. Die eine geht von einem Entwicklungsprozess aus, der bei einer normalen el-
liptischen Galaxie startet. Wegen ihrer ausgezeichneten Lage im dynamischen Zentrum von
reichen Haufen kann von Galaxien, die die Nahe des Haufenzentrums passieren, durch dyna-
mische Wechselwirkung, die vom Gravitionspotential des Haufens oder der zentralen Galaxie
selbst ausgeht, Material von diesen abgestreift und von der zentralen Quelle aufgesammelt wer-
den (Gallagher und Ostriker 1972). Damit liefle sich die ausgedehnte, den elliptischen Kern
einhiillende Komponente in der Helligkeitsverteilung von cD-Galaxien erkldren, wie man sie
auch bei Quelle ¢ in J1836.3CR findet. Ebenso kénnen masseirmere Galaxien mit der zen-
tralen Elliptischen vollstindig verschmelzen (Ostriker und Tremaine 1975), mit der Folge, daf}
die Leuchtkraft und Ausdehnung des cD-Galaxienkerns mit der Zeit wichst. Mit diesem, als
Galaxien-Kannibalismus bezeichneten Prozess liefle sich die in Kap. 3.4.2 dargestellte Beob-
achtung erklidren, dafl die zentrale Komponente von cD-Galaxien sowohl in reichen als auch
armen Haufen dhnlich der von normalen Elliptischen ist, mit der Ausnahme einer gréfieren
Leuchtkraft und Skalenldnge. Dieses Modell wird durch die Beobachtung unterstiitzt, daf§ das
M/ Lp-Verhiltnis von cD-Galaxien dhnlich dem von normalen elliptischen Galaxien ist, und das
erstere die ro-pp-Relation fiir normale Elliptische zu gréfieren Flidchenhelligkeiten hin fortsetzen.
Doppelkerne wie im Fall der Quelle @ in J1836.3CR beziehungsweise die in einigen cD-Galaxien
beobachteten Mehrfachkerne kénnen ebenfalls als Konsequenz von Galaxien-Kannibalismus ge-
deutet werden. Auch die einhiillende Komponente, die man (wie bereits in Kap. 3.4.2 erwdhnt)
nur in der Helligkeitsverteilung der leuchtkriftigsten Galaxie in reichen Haufen, nicht aber beim
hellsten Mitglied in weniger dichten Haufen beobachtet, ist konsistent mit dem Ereignis von
Galaxienverschmelzungen. In reichen Haufen kann die einhiillende Komponente auf die Folge
von Gezeitenkriften bei Zusammenst6fen zuriickgefiihrt werden. In armen Haufen ist wegen
der geringeren Anzahldichte und Geschwindigkeitsdispersion der Galaxien, die Kollisionszeit in
der Groflenordnung der Hubble-Zeit, weswegen dort die zusdtzliche Komponente in der hellsten
Galaxie wenig ausgeprigt ist oder ginzlich fehlt (Thuan und Romanishin 1981).
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Allerdings kénnen auch Argumente gegen den Kannibalismus-Prozess als mafigebliche Ursache
von cD-Galaxien vorgebracht werden. Nimmt man etwa die in heutigen Haufen beobachtete Ra-
te fiir Galaxienverschmelzungen beziehungsweise Materie-Akkretion auch fiir frithere Epochen
an, lassen sich {iber der Hubble-Zeit die hohen Kernmassen von cD-Galaxien zwischen 1012 bis
103 Mg nur schwer erkliren (Merritt 1985). Ein zu obigen Entwicklungs-Modellen grundsitz-
lich verschiedenes Szenarium ist, daf} die besonderen Eigenschaften von cD-Galaxien bereits bei
ihrer Geburt festgelegt wurden. Sandage (1976) und Tremaine und Richstone (1977) argumen-
tieren, dafl der relativ enge Bereich, in dem die Leuchtkréfte der jeweils hellsten Haufenmitglie-
der liegen, fiir einen gegeniiber dem Fall normaler Galaxien speziellen Geburtsprozess spricht,
weil eine ldngere Entwicklung aus Kannibalismus und Akkretion ohne einen selbstregulierenden
Mechanismus eine gréferen Streuung in der Leuchkraft erwarten lassen wiirde. Eventuell waren
im Bild der friihen Entwicklung die jeweils hellsten Haufenmitglieder sogar die Kondensations-
keime des Haufens selbst (van den Bergh 1983). Die nach wie vor grofien Unsicherheiten in der
Kenntnis der Anfangsbedingungen im kosmologischen Dichte-Feld erkliren, dafl diese Alternati-
ve zur oben dargestellten evolutiondren Entstehung von cD-Galaxien aus normalen Elliptischen
bislang nur stiefmiitterlich behandelt wurde. Dabei ist die genaue Entwicklungsgeschichte von
cD-Galaxien entscheidend fiir ihren sinnvollen Gebrauch als kosmologische Standardkerzen.

Ein neueres dynamisches Modell zur Entstehung von cD-Galaxien, welches die Ideen der beiden
oben dargestellten Modelle vereint, ist dasjenige von West (1994). In ihm sind nicht mehr nor-
male massive Elliptische der Ursprung von cD-Galaxien, sondern letztere sind die Nachfolger
hoch-rotverschobener Radiogalaxien (West 1994). Die hauptsichliche Motivation fiir dieses Mo-
dell beruht zum einem auf der Beobachtung, dafl viele der stirksten Radioquellen bei niedrigen
Rotverschiebungen mit cD-Galaxien zusammenfallen, und zum anderen darauf, dafl die {iber-
wiegende Mehrzahl der hellsten Galaxien in Haufen — und nur diese — eine bevorzugte Ausrich-
tung ihrer Form zur Hauptachse ihres Heimathaufens aufweisen, und das letztere wiederum auf
grofleren Skalen ein analoges Verhalten zeigen (Carter und Metcalfe 1980, Binggeli 1982, Porter,
Schneider und Hoessel 1991, Trevese, Cirmile und Flin 1992). Dies legt die Vermutung nahe, daf}
cD-Galaxien nicht als extreme Beispiele von elliptischen Galaxien gesehen werden kénnen, son-
dern vielmehr eine besondere Objektklasse mit eigener Entstehungsgeschichte darstellen, deren
Eigenschaften mit der Entstehung von Strukturen auf noch grofleren Skalen zusammenhéngt.
Nach West (1994) hingt der nur bei Rotverschiebungen z > 1 beobachtete Effekt, dal die
Hauptachsen der ausgedehnten optischen und infraroten Strukturen von Radio-Galaxien sehr
hiufig und sehr eng um die Radio-Achse ausgerichtet sind, mit der bei kleinen Rotverschie-
bungen beobachteten Ausrichtung der hellsten Galaxie in einem Haufen zu ihrer Umgebung
zusammen. Nach dem Modell sind beide Phinomene die Folge rdumlich hochgradig anisotroper
Galaxienverschmelzungen. Daf letztere nicht isotrop ablaufen, wird als Konsequenz von Aniso-
tropien im primordialen Dichte-Feld gesehen. Es wird heute angenommen, daf§ Strukturen auf
Skalen unterhalb von Galaxien bis hin zu Haufen von Galaxien-Haufen durch die Gravitations-
instabilitdt schwacher Inhomogenitdten in der anfinglichen kosmologischen Materieverteilung
gewachsen sind. Numerische N-Korper Simulationen haben gezeigt, daf fiir eine Vielzahl kos-
mologischer Modelle die Ausbildung untereinander verbundener filamentartiger Strukturen im
primordialen Dichte-Feld auf groien Skalen (Mpc) typisch ist. Die Ausrichtung der Form und
Orientierung von reichen Galaxienhaufen mit ihren Nachbarhaufen kann damit erklért werden.
Der Potentialtopf im Zentrum eines reichen Proto-Haufens ist sicherlich der wahrscheinlichste
Ort fiir die Entstehung der ersten Generation von Galaxien. Die Materie die sich im Dichtezen-
trum ansammelt und dort zu Sternen kondensiert, wird dabei auf Bahnen einstrémen, die durch
die filamentartige Verbindung mit dem benachbarten Proto-Haufen gegeben ist. Auch spétere
Galaxienzusammenstdsse mit der massivsten Galaxie im Zentrum des Haufens werden nicht
zufillig und isotrop ablaufen, sondern ebenfalls die grofiskalige Filamentstruktur, das heifit die
Lage des dominantesten Filaments wiedergeben. Numerische Simulationen (White 1978, Vil-
lumsen 1982) haben ergeben, daf Kollisionen unter einem niedrigem Drehimpuls (das heift
entlang einer Vorzugsrichtung) zu einer prolaten Struktur der resultierenden Galaxie fiihren,
die wiederum zur Richtung des Einfalls ausgerichtet ist. Verschmelzungen mit hohem Drehim-
puls (das heifit Kollisionen ohne einer Vorzugsrichtung der Begegnung) fithren hingegen zu einer
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oblaten Form. Kaltes Gas, dafl in ein prolat geformtes Schwerkraftfeld einer durch obige Ver-
schmelzungen hervorgegangenen massiven Galaxie fillt, wird sich in einer Akkretionsscheibe
um den Kern sammeln, deren Rotationsachse mit der Hauptachse der Massenverteilung in der
Galaxie zusammenfillt. Mit dem Standard-Modell fiir den Kern einer aktiven Galaxie, in dem
eine Akkretionsscheibe ein um die gleiche Achse rotierendes massives schwarzes Loch fiittert,
wére die Ausrichtung der Radio-Jets zur Hauptachse der galaktischen Massenverteilung die
Folge.

PKS0743-006

Von den drei potentiellen Galaxien in unmittelbarer Nahe des Quasars PKS0743-006 bei z =
0.994 sind zwei ungefdhr um 0.7 mag heller und die dritte um etwa 2 mag schwicher als eine
L*-Galaxie. Das ist konsistent mit der Beobachtung, daf die hellsten Mitglieder der untersuch-
ten Haufen die enge Relation zwischen der K-Band-Helligkeit und Rotverschiebung erfiillen, die
sich fiir z < 1.5 durch ihre geringe Streuung von nur etwa 0.3 mag auszeichnet (Lilly 1988).
Der Quasar ist allerdings um 1.5 bis 2 mag heller als nach der mg-z-Relation fiir Galaxien
vorhergesagt. Ebenso wie die von den anderen Galaxien im Feld abweichende Farbe kann dies
durch den Beitrag des aktiven Kerns zur K-Band-Leuchtkraft erklirt werden (vgl. Dunlop et
al. 1993, Lehnert et al. 1992). Andererseits sind die zum Zeitpunkt der ADONIS/SHARP T1+-
Beobachtung gewonnenen J-, H- und K-Fliisse dieser variablen Radioquelle um etwa 0.7 bis
1.0 mag kleiner als die in der Literatur angegebenen Werte (White et al. 1988, Lepine et al
1985). Da die bisher bei Quasaren nachgewiesenen Host-Galaxien hdufig Leuchtkrdfte bis zu
5L* aufweisen, ist es moglich, dafl die unterliegende Galaxie von PKS0743-006 zum Beobach-
tungszeitpunkt erheblich zur gesamten Leuchtkraft des sich in einer Phase niedriger Aktivitit
befindlichen QSOs beitradgt. Nimmt man fiir die Hostgalaxie eine Helligkeit nach der mg-z-
Relation an, ist nach den Ausfiihrungen in Kap. 3.4.3.1 ein wahrscheinlicher Grund fiir ihren
negativen Nachweis, dafl sich unabhingig von der Art des Helligkeitsprofils der Host-Galaxie
der Betrag seiner Skalenlédnge sehr nahe am Wert des zu erwartenden Maximums liegt, das heifit
ro & 20 kpc bei einer rein elliptischen Galaxie beziehungsweise @~ > 7 kpc im Fall einer Spirale.

Zusammengefafit deuten die in den vorangegangenen Abschnitten dargestellten Beobachtungs-
ergebnisse darauf hin, dafl die untersuchten jeweils hellsten Quellen als reprisentativ fiir die hell-
sten Mitglieder in Galaxienhaufen angesehen werden kénnen. Im dem folgenden, diese Arbeit
abschliefenden Kapitel werden die gewonnenen Resultate einigen ausgewéhlten Beobachtungs-
ergebnissen, die andere Gruppen an Haufengalaxien erzielt haben, nochmals gegeniibergestellt.



Kapitel 4

Zusammenfassung und Ausblick

Zwei vorrangige Ziele moderner astronomischer Instrumentierung sind hohe Empfindlichkeit
und hohe Winkelauflésung. Das erste Ziel wird durch den Bau von Teleskopen mit immer
groflerem Lichtsammelvermdégen sowie durch die Entwicklung hocheffizienter Detektorsysteme
erreicht. Mit Ausnahme der Speckle-interferometrischen Beobachtung heller Quellen blieb die
rdumliche Auflésung bodengestiitzter Teleskope hingegen in der Vergangenheit durch die At-
mosphére auf etwa eine Bogensekunde begrenzt.

Die sich in den letzten Jahren rasant entwickelende Technik der AO erlaubt beugungsbegrente
Aufnahmen vom Erdboden aus, in dem die durch die turbulente Atmosphire verursachten
Bildstérungen in Echtzeit korrigiert werden. Dies bietet nicht nur den Vorteil, dafl schwa-
che Objekte auf feineren rdumlichen Skalen untersucht werden kénnen. Eine hohere raumli-
che Auflésung pro Bildelement reduziert auch das Himmelshintergrundsignal insbesondere bei
Beobachtungen im Infraroten und mit Spaltspektrographen. Und nicht zuletzt sind zur Untersu-
chung schwacher Objekte in umittelbarer Nachbarschaft heller Quellen hohe Winkelauflésungen
fiir einen moglichst hohen Kontrast erforderlich.

Zur Korrektur ist die AO auf einen ausreichend hellen Leitstern als Referenzquelle angewiesen.
Dies schrinkt die Einsatzmoglichkeit konventioneller AO-Systeme insbesondere bei gezielten
extragalaktischen Untersuchungen deutlich ein, weil hier in der Regel kein ausreichend heller
natiirlicher Leitstern im korrigierbaren Feld gefunden werden kann. Einen Ausweg zum Einsatz
der AO an jedem Ort des Himmels bietet ein kiinstlicher Leitstern. Dieser kann durch (resonan-
te) Streuung von Laserlicht aus einem eng umrissenen Bereich in der Erdatmosphére erzeugt
werden.

Die Zielsetzung des AO-Systems ALFA ist die beugungsbegrenzte Abbildung im Nahinfraroten
unter mittleren Seeing-Bedingungen {iber einen méglichst groflen Bereich am Himmel. Im ersten
Teil dieser Arbeit wurde dargestellt, wie stark ein einzelner Natrium-LLS die Einsatzmdoglich-
keiten eines AO-Systems an einem Teleskop der 4-m-Klasse erweitern kann, und welchen An-
forderungen das Laserleitsternsystem in diesem Zusammenhang geniigen muf. Die vorgestellte
Leistungsanalyse zeigte, dafl mit dem in ALFA in der ersten Ausbaustufe realisierten Laser-
system bei Beobachtungen im K-Band unter durchschnittlichen atmosphérischen Bedingungen
eine iiber alle galaktische Breiten gemittelte Himmelsiiberdeckung des AO-Systems von nahezu
100 % erreichbar sein sollte.

Der zweite Teil dieser Arbeit befafite sich schwerpunktméfig mit der Auslegung und dem Bau
des LLS-Systems von ALFA. Das System besteht im wesentlichen aus vier Komponenten: dem
eigentlichen Laser, dem Laserstrahl-Transportsystem einschlieflich Projektionsteleskop mit ei-
ner Vielzahl von Diagnose-Einrichtungen sowie den Einrichtungen zur Steuerung und Regelung
des Gesamtsystems. Die kohdrente Lichtquelle in ALFA ist ein modifizierter kommerzieller Farb-
stofflaser, dessen Dauerstrich- Ausgangsleistung auf iiber 4.5 W in der Grundmode bei 589 nm
gesteigert werden konnte, ohne dafl Einschrinkungen hinsichtlich Strahlqualitit, Frequenzsta-
bilitdt und méglischst robustem Dauerbetrieb in Kauf genommen werden miissen. Um seine
hervorragenden intrinsischen Eigenschaften auch in einen mdoglichst kleinen und stabilen LLS
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am Himmel umsetzen zu kénnen, wurde ausfiihrlich auf die optimale Auslegung des Laserstrahl-
projektionssytems eingegangen und erste Messungen am so gewonnenen LLS vorgestellt.

Bei den Beobachtungen trat die nur maflige meteorologische Qualitdt des Calar Alto fiir moder-
ne astronomische Beobachtungen zu Tage. Dies ist der Grund, warum bislang nur ein Aspekt der
Projektzielsetzung, ndmlich die beugungsbegrenzte Abbildung im K-Band iiber den gesamten
Himmel, experimentell demonstriert werden konnte. Um die Einsatzfrequenz des ALFA-Systems
in der Zunkunft auf einen wirklichen Routine-Betrieb erweitern zu kénnen, wurden im zweiten
Kapitel auch die Méglichkeiten fiir einen Ausbau des LLS-Systems diskutiert. Dies beinhal-
tet Mafinahmen zur weiteren Steigerung der Ausgangsleistung des Lasers und die Moglichkeit
des vollstindig beugungsbegrenzten Lichttransports {iber eine Monomoden-Glasfaser. Solange
die in Frage kommenden Hochleistungs-Natrium-Laser nicht kompakter gebaut werden kénnen,
ist insbesondere der Transport iiber Lichtwellenleiter von grofler Bedeutung fiir die Imple-
mentierung von multiplen LLSen an den zukiinftigen Grofiteleskopen beziehungsweise fiir die
bestmogliche AO-Korrektur bei kiirzeren Wellenldngen.

Im dritten Kapitel dieser Arbeit wurden die Ergebnisse von rdumlich hochaufgelésten Beob-
achtungen einer Auswahl von Galaxien in vier Galaxienhaufen in drei unterschiedlichen Rot-
verschiebungsbereichen vorgestellt: Abell 262 und Abell 1367 bei z = 0.0157 beziehungsweise
z = 0.0227,J1836.3CR bei z = 0.414 und PKS0743-006 bei z = 0.994. Im Fall der Balkenspirale
UGC 1347 in Abell 262 handelt es sich um die erste AO-Beobachtung einer Galaxie mittels LLS.
Die Untersuchungen der Abell-Haufen wurde mit dem ALFA/OMEGA-System durchgefiihrt.
Die Beobachtungen der beiden weiter entfernten Haufen erfolgten mit ADONIS/SHARP II.
Der Vergleich der fiir den Kern von UGC 1347 aus den Beobachtungen sich ergebenden Leucht-
kraft-Verhéltnisse mit den Vorhersagen eines Sternenststehungs-Modells weist dort auf eine
verhdltnisméBig junge und noch anhaltende Sternenstehungsaktivitdt hin. Zusitzlich zum im
Nahinfraroten rdumlich aufgelésten Kern von UGC 1347 zeigen die Beobachtungen eine helle
und kompakte Region an einem Ende des Balkens mit aktiver Sternentstehung eines sehr jungen
Alters. Das Lk /LLyK—VerhEiltnis sowie die V — K-Farbe dieser Region weisen auf einen Stern-
entstehungsausbruch hin, der sich dort vor etwa 107 Jahren ereignet hat. Im Fall der Spirale
UGC 1344, die wahrscheinlich den zentralen Bereich von Abell 262 bereits durchlaufen hat,
ist die gesamte Sternenstehungsaktivitit gering und die Galaxie arm an Ausgangsmaterial zur
Sternbildung.

Der Vergleich Seeing-korrigierter Bulge-Abmessungen von insgesamt 26 Galaxien innerhalb und
auflerhalb des Abell-Radius von Abell 262 und Abell 1367 zeigt, dafl die Galaxien im zentra-
len Bereich des Haufens tendenziell kompaktere Bulges aufweisen als diejenigen auflerhalb des
Abell-Radius. Dieses Phinomen kann durch eine verstirkte Sternentstehungsaktivitit aufgrund
von Galaxien-Galaxien-Wechselwirkung innerhalb des Abell-Radius erklért werden.

Auf eine durch Galaxien-Galaxien-Wechselwirkung erhéhte Sternentstehungsrate im Zentral-
breich eines Haufens weisen auch Beobachtungen bei anderen Wellenldngen hin. Scodeggio und
Gavazzi (1993) finden in einer 21-cm-Durchmusterung von Spiralgalaxien in Haufen, daf et-
wa 30 % von diesen eine ausgedehnte Radio-Kontinuumsemission zeigen, und daf es fiir einen
erheblichen Anteil derselben (aber nicht fiir alle) morphologische Hinweise auf stattgefunde-
ne Galaxien-Galaxien-Wechselwirkungen gibt. Moss und Whittle (1993) finden in einer ent-
sprechenden Ha-Durchmusterung, dafl wechselwirkende Spiralen eine deutliche Tendenz zu in
Ha kompakteren Bulges zeigen, was den Autoren zufolge mit grofier Wahrscheinlichkeit auf
einer durch Gezeitenwechselwirkung ausgelGsten Sternenststehung beruht. Da eine Galaxien-
Galaxien-Wechselwirkung wahrscheinlicher in der Ndhe des Haufenzentrums ist, sollte auch die
dynamisch induzierte Sternentstehung im zentralen Bereich des Haufens eine gréfiere Rolle spie-
len als weiter aufien. Bisherige Untersuchungen haben diesen offensichtlichen Zusammenhang
noch nicht belegen kénnen. Auch die mit ALFA/OMEGA beobachtete Korrelation zwischen
Sternenstehungsaktivitit und Abstand vom Haufenzentrum ist noch nicht mit ausreichender
Sicherheit bestétigt. Dazu sind weitere Beobachtungen einer gréfleren Anzahl von Haufengala-
xien erforderlich.

Da der Gehalt an Spiralgalaxien in Haufen bei h6heren Rotverschiebungen ungefihr so grof3
wie der Spiralgalaxien-Anteil im Feld bei z = 0 ist (Oemler et al. 1997), kénnen detaillierte
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Untersuchungen von Mitgliedern in an Spiralen reichen Haufen bei niedriger Rotverschiebung
wichtige allgemeine Aussagen zur Entwicklung von Galaxien bei hoheren Rotverschiebungen
ermoglichen. Insbesondere kann der Einflufl kurzzeitiger Wechselwirkungsstérungen (sogenann-
tes ,galaxy harrasment“) auf die Entwicklung davon betroffener Galaxien genauer bestimmt
werden. Abell 262 und 1367 sind durch ihren Reichtum an Spiralgalaxien gekennzeichnet. Mit
einem Anzahlverhiltnis der Spiralen zu SO- und E0-Galaxien von 47 % / 53 % beziehungsweise
43 % / 57 % liegt ein &hnlicher Anteil an Spiralen vor wie in Haufen bei z = 0 mit einem
Verhéltnis von 55 % / 45 % und in denen bei z = 0.4 mit einem Verhéltnis von 40 % / 60 %
(Oemler et al. 1997).

UGC 1347 und UGC 1344 im nahen Haufen Abell 262 kénnen als typische Vertreter von Galaxi-
en mit blauer beziehungsweise roter Farbe in Haufen bei grofleren Rotverschiebungen angesehen
werden. Tm Fall von drei Haufen bei z = 0.3, die mit dem Hubble Space Telescope (HST) im
Sichtbaren untersucht wurden (Couch et al. 1998), ist der Spiralenanteil um mindestens um den
Faktor drei grofler als in Haufen bei z = 0, was in etwa dem Spiralenanteil in Abell 262 und
Abell 1367 entspricht. Ungefihr 20 % der von HST beobachteten Galaxien weisen Anzeichen von
Wechselwirkungen auf. Den blauen Anteil dieser Galaxien zeichnet eine Morphologie dhnlich
der von Sb-Sdm /Irr-Galaxien aus, mit kompakten, knotigen Gebieten aktiver Sternentstehung.
Diese Knoten kénnen ihre Entsprechung in UGC 1347 in der dort an einem Ende des Balkens
auftretenden hellen und kompakten Sternenstehungsregion finden. Fiir den roten Anteil in obi-
gen, von HST beobachteten Galaxien finden die Autoren ein Alter von (1—2) x 10° Jahren und
eine Morphologie entsprechend der von SO- bis Sb-Galaxien. UGC 1344 und die Komponente a
in J1836.CR konnen die entsprechenden Gegenstiicke in den hier mit AO untersuchten Haufen
sein.

Die Quelle @ in J1836.3CR scheint ein typischer Vertreter der Klasse der cD-Galaxien zu sein.
Die Helligkeitsverteilung der zentralen Quelle, die rdumliche Verteilung der Satellitengalaxi-
en und ihre Form sowie die Orientierung des Doppelkerns der zentralen Quelle illustrieren in
eindriicklicher Weise die Vorhersagen des Modells der hochgradig anisotrop ablaufenden Galaxi-
enverschmelzung (West 1994) als Ursache fiir das Auftreten und die Erscheinungsform heutiger
cD-Galaxien. Nach West (1994) stellen letztere die Nachfolger der Radiogalaxien bei z > 1
dar. Wenn die Entstehung beider Objektklassen tatsfichlich jeweils durch den Prozess rdumlich
ansiotroper, dafl heifit unter einem kleinen Drehimpuls stattfindener Materiezusammenstofle
erkldrt werden kann, so sollten zukiinftige Untersuchungen der rdumlichen Verteilung der Sa-
tellitengalaxien auflerhalb des Jets von hoch-rotverschobenen Radio-Galaxien eine bevorzugte
Verteilung der Begleitgalaxien um die Radio-Achse ergeben.

Aus der Analyse von Nahinfrarot-Farben einiger Quasare finden Hutchings und Neff (1997)
fiir fiinf solcher Objekte mit Rotverschiebungen zwischen z = 0.06 bis 0.3, dafl sie von weit
entwickelten Galaxien mit einer mittleren Extinktion von Ay = 2 bis 3 umgeben sind, ganz
dhnlich dem Fall des hier untersuchten Haufens J1836.3CR bei z = 0.414. Auf kosmologischen
Skalen jedoch nimmt der Anteil blauer Galaxien sowohl in Haufen als auch im Feld mit stei-
gender Rotverschiebung zu (Butcher und Oemler 1984, Ellis 1997, Morris et al. 1998). Das ist
konsistent mit den relativ blauen Nahinfrarot-Farben der als Galaxien identifizierten Quellen
in der unmittelbaren Umgebung des Quasars PKS0743-006 bei z = 0.994.

Basierend auf einer Untersuchung von Abell 2390 bei z = 0.2279 und des Galaxienhaufens
MS 1621.5+2640 bei z = 0.4274 schlagen Abraham et al. (1996) und Morris et al. (1998) vor,
dafl der Sternentstehungsprozess bei den nahen, daf3 heifit alten Haufen durch die Kombination
eines Abstreifens des Wasserstoffgases gefolgt vom Verbrauch des Gases durch induzierte Stern-
entstehung gestoppt worden ist. Dieses Unterbinden weiterer Sternentstehung kann sowohl den
Butcher-Oemler-Effekt als auch den iiberméflig hohen Anteil von S0-Galaxien in nahen Haufen
erkldren. Eine weitere Konsequenz wire, dafl eine einmalig durch Gaseinfall induzierte Sternbil-
dung, die zu einem spiteren Aussetzen weiterer Sternentstehungsprozesse fiihrt, keinen wesent-
lichen Einflul auf die Entwicklung der Haufen bei niedriger Rotverschiebung hat, wohl aber eine
wichtige Rolle in friiheren kosmischen Epochen gespielt haben kann. Die Balkenstruktur von
UGC 1347, der Beginn des Abstreifens von HI-Gas und die sehr junge, aktive Sternentstehungs-
region an einem Ende des Balkens, machen diese Galaxie zu einem idealen Kandidaten, um die
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physikalischen Prozesse genauer zu studieren, welche die Entwicklung von Haufengalaxien im
allgemeinen bestimmen.

Mit den hier vorgestellten rdumlich hochaufgelésten Untersuchungsmethoden wird sich in Ver-
bindung mit zukiinftigen spektral hochaufgelosten Aufnahmen in Kombination mit Spektral-
synthese ein noch vollstidndigeres Bild der Galaxienentwicklung in Haufen entwerfen lassen. Der
weitere Schritt einer in Zukunft noch tieferen Galaxienzdhlung im Nahinfraroten in Abhingig-
keit von der Galaxienhelligkeit ist nicht nur ein wichtiges Werkzeug um die Geometrie des Uni-
versums zu entschliisseln. Aus der Verteilung der Galaxienzahl mit der Rotverschiebung 148t sich
auch die Rate von Galaxienverschmelzungen und die dadurch induzierte Sternenstehungsrate
einschrinken. Beide der letztgenannten Beobachtungsmethoden — detaillierte morphologische
und spektrale Untersuchungen sowie tiefe Galaxienzdhlungen — werden an den zukiinfigen erd-
gebundenen Grofiteleskopen und Interferometern durch die Technik der AO, insbesondere mit
LLSen, wesentlich erleichtert beziechungsweise erst ermd&glicht werden.
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