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Zusammenfassung

In der hier vorliegenden Dissertation werden zwei Themenkomplexe bearbeitet.

Zum ersten wird die instrumentelle Realisierung von Nahinfrarot—Feldspektroskopie von erdge-
bundenen Observatorien aus mit dem héchstmoglichen raumlichen Auflésungsvermogen, welches
die Beugungsgrenze des Teleskopes ist, beschrieben. Bisher wurde in der terrestrischen Astro-
nomie die Auflésungsgrenze durch die atmosphérisch induzierten Bildverwaschungen bestimmt.
Um das obige Ziel zu erreichen, wurde der vom Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Phy-
sik ( MPE ) entwickelte Nahinfrarot—Feldspektrograph 3D mit dem adaptiven Optik—System
ALFA des 3.5m-Teleskopes des Deutsch—Spanischen Astronomischen Zentrums ( DSAZ ) auf
dem Calar Alto/Spanien, welches die atmosphirischen Bildverzerrungen korrigiert, kombiniert.
Um dies zu erméglichen, wurde im Rahmen dieser Arbeit das optische Adaptersystem AIM ent-
wickelt, das die beobachtungstechnischen Randbedingungen von ALFA und 3D auf zeitsparende
und einfach zu handhabende Weise miteinander verkniipft. Mit dieser Instrumentenkombination
ALFA/AIM/3D konnten die durch die Lufthiille verursachten Bildstérungen derart kompensiert
und die rdumliche Auflésung in einer solchen Weise gesteigert werden, dal die Punktverwa-
schungsfunktion eines einzelnen Sternes, d. h. von einer Punktquelle, dem durch das Teleskop
erzeugten Beugungsbild glich. Desweiteren ist es zum erstenmal gelungen, ein spektroskopisches
Doppelsternsystem ( HEI 7 ) mit ca. 0.2 Bogensekunden Separation am Himmel von einem erd-
gebundenen Teleskop aus aufzulésen und der bisher nicht klassifizierten Sekundidrkomponente
einen spektralen Typ zuzuordnen. Dieses extrem hohe Auflésungsvermégen wird derzeit nur von
Weltraumteleskopen wie dem Hubble Space Telescope ( HST ) erreicht.

Der zweite Teil dieser Dissertation behandelt die stellare Kinematik in der Galaxie NGC 3115
und die daraus resultierende Massenverteilung in diesem Objekt. Bisherige Untersuchungen ha-
ben zu dem Resultat eines massiven schwarzen Loches in der GréBenordnung von 10° Sonnenmas-
sen im Zentrum von NGC 3115 gefiihrt. Das diesen Analysen zugrundeliegende spektroskopische
Datenmaterial wurde durch Beobachtung mit Langspaltspektrographen erhalten und umfafite
somit nur eine rdumliche Dimension an der Himmelsebene. Mit dem 3D-Spektrometer konnen
jedoch alle beiden Dimensionen unter denselben beobachtungstechnischen Bedingungen konti-
nuierlich abgetastet werden. Damit konnen die Randbedingungen fiir die stellare Rotation und
die Dispersion in der Galaxie wesentlich eindeutiger bestimmt werden. Eventuell vorkommende
Anisotropien in der Dispersion kénnen besser erkannt werden. Speziell soll nun im Rahmen dieser
Arbeit untersucht werden, inwieweit das Vorliegen feldspektroskopischer Daten fiir die wissen-
schaftliche Analyse neue Erkenntnisse in Bezug auf die Massenverteilung in NGC 3115 und
damit auch in méglichen anderen Galaxien liefern kann. Zu diesem Zweck wurde 1996 mit den
Spekrometer 3D am 2.2m-Teleskop der Européischen Siidsternwarte ( ESO ) in La Silla/Chile
die Galaxie NGC 3115 beobachtet. Basierend auf diesen Daten wurde dann eine Modellgala-
xie konstuiert, deren kinematische Zusammenhénge eine neue Massenabschitzung erlauben. Es
zeigte sich, dafl Modelle mit einer rdumlich anisotropen Dispersion die beobachteten Feldspek-
tren besser als solche mit isotropen Annahmen beschreiben. Die Masse im Zentrum lag dann
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im Bereich zwischen 2 x 107 und 3 x 10® Sonnenmassen, muBte also relativ zur bisherigen Er-
kenntnis erheblich nach unten korrigiert werden. Somit wurde demonstiert, dal der Einsatz von
Feldspektroskopie unabdingbar zur umfassenden Bestimmung der stellaren Situation und damit
zur Massenverteilung in Galaxien ist.
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Kapitel 1

Spektroskopie an der
Beugungsgrenze des Teleskopes

1.1 Wissenschaftliche Legitimation des Projektes

1.1.1 Die beobachtungstechnischen Fortschritte durch eine Kombination von
Feldspektrographen und adaptiver Optik

Will man von verschiedenen Stellen einer ausgedehnten Quelle am Himmel, z. B. einer Galaxie,
die dazugehoérigen Spektren bestimmen, so ergibt sich das Problem, eine dreidimensionale Da-
tenstruktur, welche zwei rdumliche Richtungen sowie eine Wellenléingenachse enthilt, mit Hilfe
einer zweidimensionalen Pixelmatrix eines Detektors erfassen zu miissen.

Die traditionellen Methoden, wie Langspaltspektroskopie einerseits und Fabry— Perot—
Interferometrie andererseits, versuchen, diese Anforderung derart zu lésen, dafl immer nur in
zwei Dimensionen zeitgleich gemessen und die Information in der dritten Richtung unter Inan-
spruchnahme einer gewissen Zeitspanne abgetastet wird. Dies hat zur Folge, dafl ein erhthter
Aufwand an Beobachtungszeit vonnoten ist und infolgedessen aufgrund zeitlich &ndernder Beob-
achtungsbedingungen systematische Fehler die Messungen beeinfluflen kénnen. Zu nennen sind
hier insbesondere die Form der Punktverwaschungsfunktion ( PSF ), die Transmission und die
Turbulenzen in der Atmosphére als auch die Teleskoppositionierung.

Hier besitzt das Konzept der abbildenden Feldspektroskopie, wie sie mit dem Instrument 3D fiir
den nahinfraroten Wellenlidngenbereich realisiert worden ist ( Weitzel et. al 1996 [75], Weitzel
1994 [74], Kroker 1997 [44] ), den entscheidenden Vorteil gegeniiber den anderen Verfahren. Mit
dem Einsatz eines Bildzerlegers ist es moglich, alle drei Dimensionen zeitgleich, also wahrend
einer einzigen Integration erfassen zu kénnen. Damit ist zum einen eine wesentlich effiziente-
re Ausnutzung der zur Verfiigung stehenden Beobachtungszeit moglich, zum anderen wird das
Problem sich stdndig dndernder atmosphérischer Bedingungen wéhrend einer Beobachtung eli-
miniert. Damit sind eine einheitliche rdumliche Auflésung und eine genau bestimmte, konstante
PSF iiber das gesamte beobachtete Blickfeld sichergestellt. Dies ist bei einem Einsatz von Lang-
spaltspektrographen nicht méglich, da der zu beobachtende Ausschnitt am Himmel in einer
rdumlichen Richtung durch Bewegen des Teleskopes in diskreten Schritten abgetastet werden
muf. Fiir jede einzelne Teleskopposition ist dann eine neue Integration durchzufithren. Da alle
diese Aufnahmen zu verschiedenen Zeitpunkten stattfinden, ist die Qualitidt der gewonnenen Da-
ten unterschiedlichen atmosphérischen Stérungen ausgesetzt gewesen, was ihre Auswertung und
Interpretation erschweren kann. Desweiteren erlaubt es das Fehlen der zweiten raumlichen Rich-
tung beim Langspalt nicht, die PSF, welche ja eine zweidimensionale Struktur besitzt, exakt zu
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bestimmen. Letzteres ist moglich, wenn anstelle der Technik der Langspaltspektroskopie dieje-
nige der Fabry—Perot-Interferometrie verwendet wird. Hier werden beide rdumliche Richtungen
zeitgleich aufgenommen, jedoch muf} jetzt die Wellenlingenachse mittels Durchfahrens des In-
terferometers abgetastet werden. Damit gibt es Variationen in den beobachteten Intensititen
infolge von Schwankungen in der Transmission der Atmosphére, welche bei der abbildenden
Feldspektroskopie ebenfalls wegfallen. Somit weisen die mit dem Spektrometer 3D erhaltenen
Daten in allen ihren Dimensionen geringe Spuren durch Anderungen der atmosphiirischen Ein-
fliisse auf.

Der Vorteil, die PSF exakt bestimmen zu kénnen, macht die abbildende Feldspektoskopie zum
am besten geeigneten Mittel fiir einen kombinierten Einsatz mit adaptiven Optik—Systemen wie
ALFA ( Davies et al. 1998 [15], Glindemann et al. 1997 [25], Hippler et al. 1998 [31], Quirren-
bach et al. 1997 [62, 63] ), welche besonders hohe rdumliche Auflésungen, die sogar bis an die
Beugungsgrenze der Telekope heranreichen und ansonsten durch erdgebundene astronomische
Beobachtungen nicht realisiert werden, liefern. Da adaptive Optik—Systeme im allgemeinen kei-
ne rotationssymetrische und zeitlich konstante PSF zur Verfiigung stellen, ist hier deren genaue
Bestimmung von iiberragender Bedeutung. Die weiteren Vorteile beider Systeme potenzieren
sich ebenfalls. Das gesamte Blickfeld wird nun zur selben Zeit atmosphérisch korrigiert, so dafl
verldBliche, rdumlich und spektral hoch aufgeloste Resultate erzielt werden konnen. Adapti-
ve Optik—Systeme benotigen, um die atmosphérischen Storungen korrigieren zu koénnen, einen
Leitstern, welcher entweder natiirlichen Ursprunges sein kann oder aber von Laserlicht erzeugt
worden ist. Dessen ausgesendetes Licht wird zur Analyse der Form der Wellenfronten in spezielle
Sensoren, welche in Kapitel 1.2.2 noch genauer erkliart werden, eingekoppelt. Dies muf} sehr ex-
akt vorgenommen werden, damit eine korrekte Wellenfrontbestimmung moglich ist, was ein sehr
langwieriger ProzeB sein kann. Die Verwendung von Feldspektrographen mit ihrer effizienten
Zeitausniitzung ist damit in diesem Zusammenhang von noch gewichtigerer Bedeutung.

Der gemeinsame Einsatz von 3D und ALFA wird es also ermdglichen, Feldspekroskopie im Na-
hinfraroten an der Beugungsgrenze des Teleskopes zu betreiben. Damit ist diese Instrumenten-
kombination nur noch mit dem System Near Infrared Camera and Multi Object Spectropgraph
NICMOS des Weltraumteleskopes Hubble Space Teleskope HST vergleichbar, welches eben-
falls Nahinfrarot—Spektren an der Beugungsgrenze des Teleskopes liefert ( Thompson et al.
1998 [70] ). Jedoch erlaubt die dort angewendete Technik der spaltfreien Spektroskopie nur die
Untersuchung von zweidimensionalen Feldern mit punktférmigen Objekten. Ausgedehnte Quel-
len kénnen damit nicht beobachtet werden. Somit stellt die Kombination ALFA und 3D eine
wesentliche Erweiterung der moglichen astronomischen Forschungsgebiete, wie es in folgenden
Kapitel 1.1.2 noch genauer beschieben wird, dar.

1.1.2 Die neuen astronomischen Forschungsgebiete

Die im vorherigen Abschnitt besprochenen neuen beobachtungstechnischen Moglichkeiten
erlauben die Behandlung und Beantwortung einer ganzen Reihe von wissenschaftlichen Fragen,
welche unser Verstindnis iiber eine grofie Anzahl astronomischer Probleme vollstindig revolu-
tionieren kénnen. Als Beispiele seien im folgenden einige Aspekte niher diskutiert.

e Wie hiufig sind schwarze Locher in galaktischen Kernen anzutreffen ? In den letzten Jah-
ren wurden einige Techniken angewendet, um die Dunkelmasse, welche sich in galaktischen
Kernen verbirgt, bestimmen zu konnen ( Lester et al. 1994 [47], Doyon et al. 1994 [17],
Miyoshi et al. 1995 [54], Gaffney et al. 1995 [23], Kormendy et al. 1997 [40] ). Die
Genauigkeit der Massenabschéitzung hiangt kritisch von der Distanz zum Zentrum, bei der
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die Geschwindigkeitsdispersion bestimmt wird, ab ( Kormendy et al. 1997 [40] ). Die Rolle
des kombinierten Einsatzes von 3D und ALFA wird es dabei sein, die rdumliche Auflésung
um rund eine Groflenordnung zu verbessern. Zusitzlich wird es die Auswertung der nahin-
fraroten Absorptionslinien und —banden erlauben, die Techniken zur Analyse der stellaren
Geschwindigkeitsdispersionen auch auf normale Spiralgalaxien auszudehnen, wo die Ab-
sorption des Lichtes durch interstellaren Staub und entsprechende Gase die Beobachtung
im optischen Wellenldngenband unméglich machen kénnte. Fiir die Notwendigkeit, sowohl
Effekte der Rotationsgeschwindigkeit von denen der eigentlichen Geschwindigkeitsdisper-
sion unterscheiden als auch Anisotropien in der Dispersion iiberpriifen zu kénnen, besitzt
die abbildende Feldspektroskopie einen entscheidenden Vorteil gegeniiber den Techniken
der Langspaltspektroskopie.

Eine andere Frage ist diejenige iiber die Natur der Wirtsgalaxien von quasistellaren Objek-
ten ( QSO ). Obwohl es nun als gesichert gilt, dafi die QSO-Wirtsgalaxien iiberall prisent
sind, ist die Beschaffenheit dieser Galaxien bisher nur mit den Methoden der Breitband-
abbildung untersucht worden. Schmalbandbilder mit Filtern um wichtige Emissionslinien
wie Ha+ [ NII ], [ O III ] etc. wiirden enorme Informationen iiber die Natur dieser Wirts-
galaxien liefern, wie z. B. den Grad der Aktivitiat der Sternentstehung, ihren Gasinhalt
und ihre Entstehungsgeschichte. Da das Licht, welches von quasistellaren Objekten aus-
gesendet wird, selbst Emissionslinien enthéilt, ist es bisher schwierig gewesen, die Beitrige
des QSO und der Wirtsgalaxie voneinander zu unterscheiden. Die verbesserte rdumliche
Auflésung soll dies erleichtern. Wegen des grofien Bereiches der Rotverschiebung, welcher
in diesem Falle abgedeckt wird, mufl die angewendete Spektroskopie einen grofien Wel-
lenldngenbereich umfassen kénnen. Da zudem die rdumliche Morphologie dieser Objekte
von Interesse ist, bleibt die Anwendung von abbildender Feldspektroskopie hier von zwin-
gendem Interesse. Die hohe rdumliche Auflésung und Lichtkonzentration, welche mit den
Einsatz adaptiver Optik moglich ist, machen die Instrumentenkombination von ALFA und
3D zu einer einzigartigen Moglichkeit, diese offenen Fragen zu beantworten.
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1.2 Das adaptive Optik - System ALFA

1.2.1 Einleitende Bemerkungen

Das laserleitsterngestiitzte adaptive Optik - System ALFA ( Adaptive Optics with Laser For
Astronomy ) fiir das 3.5m—Teleskop des Deutsch—Spanischen Astronomischen Zentrums auf dem
Calar Alto/Spanien ist eine gemeinsame Entwicklung des Max—Planck—Institutes fiir Astronomie
( MPIA ) in Heidelberg und des Max—Planck-Institutes fiir extraterrestrische Physik ( MPE )
in Garching. Seine Aufgabe ist es, die durch die atmosphérischen Turbulenzen verursachten
Verzerrungen in den Aufnahmen astronomischer Objekte durch den Einsatz adaptiver Optik—
Methoden zu korrigieren.

Dadurch sollen nahezu beugungsbegrenzte Abbildungen im H und K-Band unter standardméfi-
gen Beobachtungsbedingungen ermoglicht werden. Die volle Halbwertsbreite ( FWHM ) des
Beugungsbildes fiir ein 3.5m—Teleskop besitzt bei einer Wellenldnge von 2.2 ym den Wert von
0.13 Bogensekunden. Das Strehl- Verhiltnis soll dabei mindestens 50 % im K-Band betragen.
Da ALFA bereits in verschiedenen Publikationen eingehend beschrieben worden ist, wird in dem
folgenden Kapiteln nur der prinzipielle Aufbau und die Funktionsweise beschrieben und zwecks
detaillierterem Studium auf die entsprechende Literatur verwiesen. ( Eckart et al. 1999 [19].
Davies et al. 1998 [15], Glindemann et al. 1997 [25], Hippler et al. 1998 [31], Quirrenbach et
al. 1997 [62, 63] )

1.2.2 Prinzipielle Funktionsweise der adaptiven Optik

Das Hauptproblem bei astronomischen Beobachtungen mit erdgebundenen Teleskopen ist die
Beeintrachtigung der optischen Bildqualitdt durch die in der Erdatmosphire auftretenden Tur-
bulenzen. Das von den Objekten ausgesendete Licht, welches in den erhaltenen Aufnahmen
normalerweise in der durch das Teleskop erzeugten Beugungsstruktur konzentriert ist, wird je
nach Ausmafl der Stoérungen iiber einen mehr oder weniger groflen Bereich verstreut. Dies re-
sultiert in einer dementsprechenden Begrenzung der rdumlichen Auflésung. Ein Maf fiir die
Streuung der Intensitdt und damit auch fir die atmosphérische Turbulenz und des Auflosungs-
vermogens gibt die in der Astromonie gebriuchliche Gréfle des Seeings an. Diese ist definiert als
die volle Halbwertsbreite ( FWHM ) der PSF, die ein punktformiges Objekt am Himmel, also
iiblicherweise ein Stern, besitzt, wenn es durch die Lufthiille beobachtet wird. Das Seeing wird
in Winkeleinheiten ausgedriickt, wobei in Normalfall Bogensekunden verwendet werden. Zwei
Objekte gelten, analog den Rayleigh—Kriterium, dann noch als aufgelost, wenn ihr Abstand die
Hélfte des Seeings betréigt. Die Werte fiir unkompensiertes Seeing kénnen zwischen extrem guten
0”4 und sehr schlechten 2”0 liegen, wobei die Standardbedingungen um die 170 liegen.

Die Ursache fiir die turbulenten Bewegungen in der Atmosphére sind natiirliche lokale Tem-
peraturunterschiede mit AT < 1°, welche statistische Anderungen in der Windgeschwindig-
keit zur Folge haben ( Tyson 1991 [73] ). Desweiteren ergeben sich ortliche Schwankungen
in der atmosphérischen Dichte und damit Variationen im Brechungsindex n. Somit besitzt die
Erdatmosphire eine rdumlich inhomogene, zeitlich variable Brechungsindexstruktur. Zonen mit
konstantem n wirken dabei wie eine Refraktionszelle, die die vom astronomischen Objekt aus-
gesandten Lichtstrahlen bei ihrem Weg durch die Atmosphére ablenken, fokussieren und defo-
kussieren, bzw. die mit ihnen assoziierten Wellenfronten verzerren. Verschiedene von der glei-
chen Quelle emittierte Strahlen werden daher unterschiedlich und auch noch zeitlich variabel
gebiindelt und gebrochen. Eine geeignete Beschreibung der stdndigen Verdnderungen in der
Lufthiille iiber den Stéatten astronomischer Observatorien ist das Model eines kontinuierlichen
Flusses von Schichten solcher Refraktionszellen iiber den Offnungsraumwinkeln der Teleskope.
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Abbildung 1.1: Schematische Darstellung des Modells zur Beschreibung atmosphirischer Turbulenzen iiber
astromonischen Observatorien

Eine Abschitzung fiir die Grofle solcher Refraktions— oder Turbulenzzellen liefert der Fried—
Parameter rg, der definiert ist als ( Glindemann et al. 1997 [25] ):

-3/5

ro = [0.432 <277T)2 (cos'y)l/C’fL(h)dh] (1.1)

mit A als der Wellenléinge und v als Zenith-Winkel. Die GroBe C2(h) beschreibt als Struktur-
konstante die Stidrke der Brechungsindexfluktuationen in Abhéingigkeit von der Hohe iiber der
Erdoberfliche und besitzt die Einheit 1 ~2/3. Eine Niherungsformel fir C2 lautet als Funktion
der Hohe ( Glindemann et al. 1997 [25] ):

C2(h) =2.2 x 107 Bp0e ™ 4107167 M/15 1 1.7 x 1074 /0L (1.2)

Die Herleitungen sowie genauere Erlduterungen zu diesen Formeln und Gréfien kann in den Ar-
beiten von Glindemann 1997 [25] nachgelesen werden kann. Im Nahinfrarot—Bereich bei einer
Wellenlénge von 2.2 pym betriagt der Fried-Parameter 60 cm. In Abbildung 1.1 ist eine schema-
tische Darstellung dieses Modelles gezeigt.

Diese soeben erwdhnten Phinomene iiben auf die Qualitidt der mit dem Teleskop und dem
wissenschaftlichen Instrument erzeugten Bilder von astronomischen Objekten eine Reihe von
Einfliissen aus, welche sich mit der optischen Aberrationstheorie beschreiben und quantifizieren
lassen. Es ist dabei moglich, die einzelnen Aberrationsterme wie Defokus, sphérische Aberration,
Astigmatismus, Koma, Bildfeldkriimmung, Verzeichnung sowie die Storungen héherer Ordnung
durch sogenannte Zernike-Polynome zu beschreiben. Die durch die Atmosphére zeitabhéingig
beeinflufiten Wellenfronten lassen sich in der Pupillenebene des Teleskopes damit als Linear-
kombination aus diesen Aberrationstermen darstellen:

B(p.0.1) = Y- as(t)Zi(p,0) (1.3
i=1
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Nummer Form des Polynoms Aberration
1 Z1 =1 konstanter Term
2 Zy = 2pcos(6) Tip
3 Zs = 2psin(0) Tilt
4 Zy=3(20% -1) Fokus
5 Zs = /6p?sin(20) Astigmatismus
6 Zg = \/6p*cos(20)
7 Zr = V/8(3p® — 2p)sin(6) Koma
8 Zg = \/8(3p® — 2p)cos(6)
9 Zo = \/8p°sin(30) Trifoil
10 Z10 = V/8p>cos(36)
11 Z11 = V/5(6p* — 6p? + 1) | Sphirische Aberr.

Tabelle 1.1: Die ersten elf Zernike-Polynome und die durch diese beschriebenen optischen Aberrationen ( ent-
nommen aus Glindemann 1997 [25] und Noll 1975 [57] ). Die Groflen p und 6 sind die radiale und die azimuthale
Polarkoordinate in der Teleskoppupillenebene

wobei p und @ die radiale und die azimuthale Polarkoordinate in der Teleskoppupillenebene
und Z;(p,0) die dort definierten Zernike- Polynome darstellen. Der Zusammenhang fiir die
Gewichtungsfaktoren a; lautet:

ait) = / . @(p,0.1)Zi(p,0)pdpdd (1.4)

In Tabelle 1.1 sind die ersten elf Zernike und die durch sie beschriebenen optischen Aberrationen
aufgelistet ( Entnommen aus Glindemann 1997 [25] und Noll 1976 [57] ). Die Aberrationen,
welche durch die Polynome Zs und Z3, also Tip und Tilt, beschrieben werden, verursachen ei-
ne stindige Variation der Auftreffposition der Strahlen auf der Detektoroberfliche, so dafl das
Bild des Objektes eine andauernde Zitterbewegung um seine nominelle Ruheposition ausfiihrt.
Uber die mit diesen Lichtstrahlen verkniipften Wellenfronten verliuft demnach ein zeitlich varia-
bler linearer Phasengradient. Deshalb 148t sich dieser Effekt durch den Einsatz eines Tip—Tilt—
Spiegels, welcher um zwei orthogonal zueinander gerichtete Achsen verkippbar ist, korrigieren.
Das Ausmaf} der notwendigen Tip—Tilt—Korrektur wird dadurch bestimmt, indem das adaptive
System auf einen natiirlichen Leitstern ( NGS ) gerichtet wird, und die momentane Dislokati-
on seines Bildes von dessen Nominalposition gemessen wird. Daraus kann dann die notwendige
Verkippung fiir den Tip-Tilt-Spiegel berechnet werden. Bei einem Seeing von ca. einer Bogen-
sekunde FWHM koénnen bei einem Teleskop der 4-Meter—Klasse und einer Wellenlénge von 2.2
pm ungefihr 20 % der iiber die Seeing—Scheibe ausgeschmierten Energie im zentralen Airy—
Beugungsscheibchen konzentriert werden ( Thatte et al. 1995 [68], Christou 1991 [14] ).

Die Aberrationen héherer Ordnung werden mit Hilfe eines Spiegel mit deformierbarer Oberfliche,
der in die Pupillenebene eingebracht wird, kompensiert. Es werden dabei die Unterschiede in den
optischen Weglingen, die die mit der Wellenfront verbundenen Strahlen aufweisen, ausgeglichen.
Als Beobachtungsquelle fiir die Ermittelung der Wellenfrontverzerrungen héherer Ordnung und
damit der notwendigen Korrekturen dienen helle natiirliche Sterne oder aber, falls solche nicht in
der Nihe des untersuchten Objektes vorhanden sind, Laserleitsterne ( LGS ). Letztere werden in
ca. 90 km Hohe durch stimulierte Emission der dortigen Natrium—Atome, welche dort in einer
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ungefahr 10 km dicken Schicht vorkommen, erzeugt. Dabei wird zur Anregung des Licht der
Na — Do — Linie verwendet, welches als aufgeweiteter Laser—Strahl mit einem Projektionstele-
skop vom Observatorium aus in die Atmosphéire geschossen wird.

Es ist an dieser Stelle angebracht, zu bemerken, dal mit Laserleitsternen keine Korrektur der
Tip-Tilt—Aberrationen durchgefithrt werden kann, da die lateralen Versetzungen, die die Licht-
strahlen auf ihrem Weg von der Natrium—Schicht zum Teleskop durchmachen, bereits durch
diejenigen, die das Laserlicht auf seinem Weg vom Observatorium zu dieser Schicht erleidet,
kompensiert worden sind. Adaptive Optik kann daher zwar ausschlieflich mit einem natiirlichen
Leitstern, keinesfalls aber nur mit einem Laserleitstern alleine betrieben werden. Vielmehr muf3
bei Einsatz eines letzteren immer noch ein zusétzlicher NGS zur separaten Berechnung der Tip—
Tilt—Verzerrung vorhanden sein, welcher jedoch im diesem Falle nicht mehr sehr hell sein mu$,
da die Berechnung der lateralen Verschiebung, anders als die Aberrationen héherer Ordnung,
auch bei schwach leuchtenden Sternen einfach ist. Der Vorteil eines Einsatzes von Laserleitster-
nen liegt also darin, dafl man nicht mehr darauf angewiesen ist, dafl sich in der Néhe der Quelle
ein heller Stern befinden muf}, was die Gebiete am Himmel, in welchen Beobachtungen dann
moglich sind und damit die Auswahl der Objekte gewaltig vergroflert.

Die Grofle des verbleibenden Fehlers nach der AO—Korrektur hingt davon ab, wieviele und
welche der einzelnen optischen Aberrationen und damit der Zernike-Polynome in das Korrek-
turverfahren einbezogen werden. Ist nun ein bestimmter Satz ausgewéhlt worden, wird zunéichst
deren Beitrag zur gemessenen Gesamtverzerrung der Wellenfront berechnet und daraus dann
die notwendige Kriimmungsstruktur der Spiegelstruktur ermittelt, welche dann deren Einfliisse
beseitigt. Werden nun beispielsweise die ersten J Zernike-Polynome verwendet, so 148t sich die
durch den deformierbaren Spiegel korrigierte Verzerrung formulieren als:

J
D1(p,0,t) = ai(t) Zi(p,0) (1.5)
i=1
Die Varianz der verbleibenden Aberrationen berechnet sich dann zu:
A= [ <[@(p,0,6) = s(p,0,0) > pdpdt (1.6)
pup

In den Arbeiten von Noll 1976 [57] wird eine Ndherungsformel fiir die Phasenvarianz in Einheiten
von rad? angegeben, welche lautet:

5
Ay =0.2044] V32 (TB) ’ (1.7)
0
wobei D die Apertur des Teleskopes und ry der Fried—Parameter ist. Die Effizienz von adaptiven
Optik—Systemen kann mit Hilfe der Stehl-Zahl quantifiziert werden, die ein Ma$ fiir die Bild-
qualitdt darstellt. Betrachtet man bei einer bestimmten Wellenldnge die Punktantwort einer
Aberrationen induzierenden abbildenden Optik einerseits und das dazugehérige theoretische,
aberrationsfreie Beugungsbild, das nur durch die Apertur bestimmt wird, so ist die Strehl-Zahl
definiert als das Verhéltnis maximalen Intensitiat der Punktantwort zu der des Beugungsbildes,
also

max. Int. der Punktantwort ) (1.8)

S =
(max. Int. des aberrationsfreien Beugungsbildes
Idealerweise ist bei nicht vorhandenen Aberrationen die Punktantwort gleich dem Beugungs-

bild und die Strehl-Zahl nimmt den Wert Eins an. Bezieht man das soeben Gesagte auf den
Fall astronomischer Beobachtungen, so sind die abbildende Optik mit der Teleskop— und der
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Instrumentenoptik und die Aberrationen mit den atmosphérischen Stérungen und intrinsischen
aberrativen Fehlern des Teleskopes sowie des Instrumentes zu identifizieren. Somit erhalt man
bei Beobachtungen im K-Band unter atmosphérischen Standardbedingungen Werte fiir S von
ca. 0.02 ( Glindemann 1997 et al. [26] ). In den Abhandlungen von A. Maréchal findet sich eine
Néaherungsformel, welche die Strehl-Zahl mit der Phasenvarianz verkniipft ( Born-Wolf 1959

[11] ). Ist diese ndmlich kleiner als %2, so gilt:

S~1—(Ad)? (1.9)

Ein numerisches Beispiel soll das soeben angesprochene etwas verdeutlichen. Korrigiere ein ad-
aptives Optik—System vollstindig die ersten zehn Zernike— Moden, so besitzt bei einem im
NIR-Bereich typischen Fried-Parameter von rp = 60 cm an einem 3.5m-Teleskop die Phasen-
varianz gemifi Gleichung 1.7 den Wert von 0.75 rad? und die Strehl-Zahl ist damit 0.42.
Beim Betreiben von adaptiven Optik—Systemen treten mehrere, die Effizienz dieser Technik li-
mitierende Faktoren auf. Einmal kénnen wegen der 6rtlich statistisch verteilten Unterschiede in
den atmosphérischen Turbulenzen das Beobachtungsobjekt und die natiirlichen oder laserindu-
zierten Leitsterne nicht beliebig voneinander entfernt sein, da sonst die an der Leitsternposition
gemessene Wellenfront nicht mehr diejenige an der Objektposition repréisentiert. Der maximal
zulédssige Winkelabstand wird durch den sogenannten isoplanatischen Winkel 8y definiert, wel-
cher unter der Annahme, dafl die Atmosphére aus nur einer dominanten turbulenten Schicht
besteht, lautet:
To

0y = 7 (1.10)
Es ist hier h die Hohe der Turbulenzschicht und r¢ der Fried- Parameter ( Glindemann 1997
[25] ). Die physikalische Aussage dieses Zusammenhanges ist, daf}, um eine korrekte Wellenfront-
korrektur zu erzielen, das Licht der Leitsterne und des Beobachtungsobjektes durch dieselbe
Turbulenzzelle hindurchgehen muf}. Ist zum Beispiel A = 10 km, dann betrigt im NIR-Bereich
mit 79 = 60 cm und bei einer Wellenldnge von 2.2 um der isoplanatische Winkel 6y zwolf
Bogensekunden. Die zweite Randbedingung ist die zeitliche Variation der Turbulenzen in der
Atmosphire, die die Frequenz diktiert, mit welcher die Wellenfrontkorrekturen berechnet und
angewendet werden miissen. Nimmt man wieder eine Schicht, die hauptverantwortlich fiir die
Storungen ist und sich mit der Windgeschwindigkeit v bewegt, an, so lifit sich eine einfache
Abschétzung iiber die zeitliche Variation der Turbulenzen machen. Dazu wird die Kohérenzzeit
7o gebildet, welche definiert ist als ( Glindemann 1997 [25] ):

Ty

=" (1.11)
Der reziproke Wert hiervon liefert eine ungefihre Arbeitsfrequenz fiir korrekt funktionierende
adaptive Optik—Systeme. Ein genauere Berechnung findet sich bei Greenwood 1976 [27], welche
liefert:

f=0.43 (3) (1.12)
]

Beim Einsatz von Laser-Guide-Sternen ist zusétzlich zu bedenken, daff die damit erhaltenen
Daten fiir die Wellenfrontverzerrungen nicht exakt die Situation in den Turbulenzzellen wider-
spiegeln. Dies riihrt daher, das sich der LGS in ca. 90 km iiber den Observatorium befindet und
damit im Gegensatz zu den NGS nicht quasi unendlich weit entfernt. Der Verlauf der Strahlen
von LGS zum Teleskop ist damit nicht mehr streng parallel und konsequenterweise kann die in
den Turbulenzzellen induzierte Wellenfrontverzerrung nicht mehr genau abgetastet werden.
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1.2.3 Instrumenteller Aufbau von ALFA

ALFA ist fiir den Einsatz am Cassegrain Fokus des 3.5m—Teleskopes konzipiert worden. Es wird
daher zwischen der Teleskop-Spiegelzelle und dem wissenschaftlichen Instrument ( Kamera,
Spektrometer ) angebracht. In Abbildung 1.2 ist diese Anordnung schematisch verdeutlicht.
Der £/10 - Strahl des Teleskopes wird von einem flachen Tip-Tilt-Spiegel, der fiir die Korrektur
der atmosphérisch induzierten Zitterbewegungen des Bildes eingesetzt wird, auf einen Off-Axis—
Parabolspiegel mit 662 mm Brennweite umgelenkt. Dieser erzeugt dann auf dem deformierbaren
Spiegel ( DM ) das Bild der Teleskoppupille. Hierbei werden die Verzerrungen hoherer Ordnung
mit Hilfe von 97 Piezo—Aktuatoren korrigiert. Das Licht trifft dann anschliefend auf einen wei-
teren Off-Axis—Parabolspiegel mit 1594 mm Brennweite, welcher einen f/25-Strahl erzeugt. Ein
dichroitischer Spiegel teilt das Licht dann in einen Teil bei sichtbaren und in einen bei infraroten
Wellenléingen ( Hippler et al. 1998 [31] ).

Der infrarote Teil wird in das hinter ALFA angebrachte wissenschaftliche Instrument ( Kamera,
Spektrometer ) reflektiert. Das fiir die astronomische Forschung wichtige Licht durchliuft also
nur fiinf optische Komponenten. Dadurch werden Lichtverluste und die Aufnahme thermischer
Stahlung méglichst gering gehalten.

Das sichtbare Licht wird fiir die Bestimmung der Wellenfronten zur Korrektur der atmosphéri-
schen Verzerrung verwendet und in die hinter dem dichroitischen Spiegel liegende entsprechende
Optik transmittiert. Wird ein natiirlicher Leitstern ( NGS ) zur Berechnung der Wellenfronten
verwendet, so wird das gesamte sichtbare Licht in den Shack—Hartmann—Sensor gespiegelt. Bei
Einsatz des Laserleitsternes ( LGS ) teilt ein zweiter dichroitischer Spiegel dieses Licht derart
auf, dafl das Licht der Natrium Ds-Linie in den Shack—-Hartmann—Sensor reflektiert und das
restliche Licht in die Tip—Tilt—Tracker Kamera transmittiert wird.

Das Funktionsprinzip eines Shack—Hartmann—Sensors besteht darin, dafl mit Hilfe einer zwei-
dimensionalen Linsenmatrix, welche in einer Pupillenebene plaziert worden ist, die Teleskop-
pupille in n Subaperturen aufgeteilt wird. Auf der Detektorebene des Sensors werden dann
somit n Bilder des Leitsternes erzeugt. Die atmosphérischen Turbulenzen erzeugen nun eine
stindige Zitterbewegung dieser Bilder auf der Detektorebene um ihren nominalen Ruhepunkt,
den sie bei Abwesenheit jedlicher atmosphérischer Einfliisse einnehmen wiirden. Die gemessenen
Differenzvektoren zwischen den augenblicklichen Positionen der Bilder der Leitsterne auf der
Detektorebene und ihren Ruhepositionen bilden die Grundlage fiir die Berechnung der Wellen-
frontaberrationen. Es ist nun moglich, die Teleskoppupille durch die Auswahl geeigneter Linsen-
matrizen in 3 X 3,5 x 5,7 x 7,9 x 9,10 x 10 und 12 x 12 Subaperturen aufzuteilen. Als
Detektor fungiert eine CCD-Kamera der Firma Lincoln Labs, welche einen 64 x 64-Pixel-Chip
enthélt und Ausleseraten von 60 Hz bis 1200 Hz ermdglicht ( Hippler et al. 1998 [31] ).

Wird ein natiirlicher Leitstern fiir die Korrektur der atmosphéirischen Verzerrungen verwen-
det, so werden mit dem Shack-Hartmann-Sensor sowohl die Zitterbewegungen des Bildes des
Objektes als auch die hoheren Ordnungen der Aberrationen korrigiert. Dies ist beim Einsatz
eines kiinstlichen lasererzeugten Leitsternes nicht mehr mdéglich. Dadurch, dal das Laserlicht
im Gegensatz zum Licht der astronomischen Objekte wegen des Weges vom Projektionsteleskop
am Observatorium zur Natrium-Schicht in ca. 90 km Hohe und zuriick die Lufthiille zweimal
durchlduft, werden alle lateralen Bewegungen, d. h. die Aberrationen niedriger Ordnung kom-
pensiert und kénnen somit nicht mehr detektiert werden. Deshalb muf} bei Einsatz des LGS das
Ausmafl der Korrektur der Zitterbewegungen mit einem zusétzlichen NGS unter Benutzung der
Tip-Tilt—Tracker Kamera bestimmt werden. Die hoheren Ordungen kénnen dann mit dem LGS
und dem Shack-Hartmann—Sensor ermittelt werden.

Der Laserleitstern wird mittels eines cw—Farbstofflasers, welcher eine monomodilale Austrittslei-
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Abbildung 1.2: Schematische Darstellung der Anbringung von ALFA zwischen der Teleskop - Spiegelzelle und
den wissenschaftlichen Instrument
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stung von 4.25 W besitzt und durch einen Ar+ - Laser mit einer multimodilalen Austrittsleistung
von 25 W gepumpt wird, erzeugt. Die Magnitude und die Ausdehnung des Laserleitsternes be-
tragen in der Zenithposition my = 9 — 10 bzw. 3", wobei dieser Wert von den atmosphérischen
Bedingungen abhingig ist ( Davies et al. 1998 [15] ).
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1.3 Das abbildende Nahinfrarotspektrometer 3D

1.3.1 Einleitung

Das abbildende Nahinfrarotspektrometer 3D fiir astronomische Beobachtungen in H und K
- Band wurde von 1991 bis 1994 am Max—Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik im
Rahmen einer Promotionsarbeit ( Weitzel 1994 [74] ) entwickelt und zum Einsatz gebracht
sowie seither in seinen Eigenschaften kontinuierlich weiterentwickelt. Da das Spektrometer
bereits in einigen Arbeiten und Veréffentlichungen detailliert beschrieben worden ist ( Weitzel
et al. 1996 [75], Weitzel 1994 [74], Kroker 1997 [44] ), wird in dieser Arbeit sein Aufbau
und seine Funktionsweise hauptsichlich von prinzipiellen Grundsitzen her erliutert und auf
die entsprechende Literatur verwiesen. Desweiteren sollen eine im Rahmen dieser Arbeit
vorgenommene Weiterentwicklung seiner Anwendungsmoglichkeiten im spektralen Bereich
sowie sein Einsatz unter Bedingungen, die an die Beugungsgrenze von Teleskopen heranreichen,
diskutiert werden.

1.3.2 Beschreibung des Aufbaus von 3D
1.3.2.1 Prinzipielle Funktionsweise

Der Einsatz des 3D-Spektrometers ermoglicht es, einen zweidimensionalen Ausschnitt des Him-
mels, also ein Blickfeld, in 16 x 16 Auflésungselemente zu unterteilen und diese simultan zu
spektroskopieren. Der beobachtbare Wellenldngenbereich erstreckt sich dabei von 1.45 pum bis
2.45 pm, umschliefit also das H- und das K-Band. Es kann dabei mit spektralen Auflésungen
von R = 1000 oder R = 2000 gearbeitet werden.

Das optische Design von 3D setzt sich aus zwei Teilen zusammen. Zum einen aus dem Bildzer-
leger, welcher ein zweidimensionales Bild in sechszehn Streifen zerlegt und diese in einen langen
Spalt anordnet und zum zweiten aus der Optik, welche einen Langspaltspektrographen mit Git-
terprisma ( grism ) erzeugt. Der Detektor ist ein 2562 HgCdTe NICMOS III Pixelmatrix der
Firma Rockwell.

Die intrinsische Pixelskala des 3D-Spektrometers betrigt (/5 / Pixel, was einem Blickfeld von
8x8 Bogensekunden entspricht. Es konnen jedoch durch den Einsatz geeigneter Voroptiken auch
kleinere Pixelskalen erreicht werden. ( siche dazu auch Abschnitt 1.4.2.3 )

Der Einsatz in nahinfraroten Wellenldngenbereich erfordert die Kiithlung auf kryogene Tem-
peraturen, was den Einsatz von entsprechenden Kiihl- und Vakuum-Techniken erfordert. Die
Spektrometeroptik wird daher mit Ausnahme des Bildzerlegers auf 77 K, die Temperatur von
Fliissigstickstoff, gekiihlt.

1.3.2.2 Das Nyquist—Theorem

Der im 3D-Spektrometer eingesetzte Detektor ist, wie allgemein in der astronomischen
Forschung iiblich, eine zweidimensionale Matrix aus gleichgroflen, quadratischen Pixeln, welche
biindig aneinandergereiht sind. Dadurch wird jede rdumliche oder spektrale Struktur in
dquidistanten Schritten abgetastet. Damit diese aus den so durchgefithrten Messungen wieder
korrekt reproduziert werden kann, mufl die Abtastrate den Objektstrukturen angepaft sein.
Ein einfaches und doch sehr klares Beispiel liefert eine Sinusfunktion. Wird diese mit einer
Schrittweite, die grofler als die halbe Periode ist, abgetastet, so kann aus den Mefipunkten
die urspriingliche Funktion nicht mehr richtig wiederhergestellt werden. Das Ergebnis weist
vielmehr eine groflere Periodizitdt auf. Dieser Effekt ist als Aliasing bekannt. Eine Hilfe, die
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das erste Spiegel-System noch einmal vergrofiert dargestellt.

richtige Abtastrate zu finden, gibt das sogenannte Nyquist—Theorem, welches lautet:

Sei f(q) eine Funktion der generalisierten Koordinate q, die ein bandbegrenz-
tes Frequenzspektrum F(k;) mit F(k,) = 0 fiir k, > £;"** besitze. Dann kann diese
aus Meflpunkten, welche in Abstand A < W/kg”‘“” genommen worden sind, wieder
reproduziert werden.

Die kleinste, nach den Nyquist—Theorem mégliche Abtastrate wird Nyquist—Rate genannt. Der
damit verkniipfte maximal zuldssige Abstand lautet A = 7/kj"*.

1.3.2.3 Der Bildzerleger

Der Bildzerleger besteht aus zwei Spiegel-Systemen, welche aus jeweils sechszehn goldbeschichte-
ten flachen Spiegeln bestehen. Das erste zerlegt das ausgewéhlte Blickfeld in sechszehn Streifen.
Es besteht aus einem Satz aus iibereinandergestapelten rechteckigen Spiegeln mit einer Linge
von 6.4 mm und einer Breite von 0.4 mm, welche gegeneinander um ihre Breitenachse um
Winkel von 1.5 bis 3.5 Grad gedreht sind. Im linken Teil der Abbildung 1.4 ist dieser Auf-
bau graphisch dargestellt. Die zweite Komponente ordnet die sechszehn Steifen in einen langen
Spalt an. Dies geschieht mittels Spiegeln, welche entlang einer hyperbolischen Linie angeordnet
sind. Der rechte Teil des Bildes 1.4 illustriert diese Technik noch einmal. Der Bildzerleger und
die Spektrometeroptik sind derart konzipiert, dafl die Breite des Spaltes genau der Seitenldnge
eines Detektorelementes entspricht, wobei die intrinsische instrumentelle Pixelskala 0/'5 / Pixel
entspricht. Die sechszehn Streifen des Spaltes werden durch die Pixelelemente wiederum in sechs-
zehn Bereiche unterteilt. In der Konsequenz bedeutet dies, daf3 das zweidimensionale Blickfeld,
welches mit dem 3D—Spektrometer beobachtet wird, durch die Spiegelelemente des Bildzerlegers
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Abbildung 1.5: Schematische Darstellung der 3D-Spektrographenoptik einschliefllich des Bildzerlegers

in der einen rdumlichen Dimension in sechszehn Auflésungselemente unterteilt wird, wohingegen
die Pixel der Detektormatrix die Unterteilung in sechszehn Bereiche in der anderen rdumlichen
Richtung vornehmen. Somit werden die 256 Pixel der Spatialachse der Detektorebene optimal
ausgenutzt. Da das durchschnittliche Seeing eine Punktquelle am Himmel auf einen Durchmes-
ser von ca. 170 verbreitert, werden bei einer intrinsischen Pixelskala von (/5 beide rdumlichen
Dimensionen gemifl dem Nyquist—Kriterium abgetastet, so daf} keine Aliasing—Effekte auftreten.
Der spektrale Inhalt des aufgenommenen Bildes wird auf die 256 Pixel der Wellenlingendimen-
sion des Detektors verteilt. Die Punktantwort in spektraler Richtung ist unabhéingig von der
aktuellen Seeing—Situation und von dem Spektrometer vorgeschalteten Voroptiken. Sie wird al-
lein durch das Instrument bestimmt und besitzt die Breite von einem Detektorelement. Es ist
in diesem Falle das Nyquist—Kriterium nicht mehr erfiillt und hat Aliasing—Effekte in der spek-
tralen Richtung zur Folge. Um die Abtastrate zu erhdhen, wird deshalb jede Aufnahme noch
einmal wiederholt, wobei aber zuvor das Spektrum um eine halbe Pixellinge verschoben wor-
den ist. Damit wird dann das Nyquist—Kriterium erfiillt und es kommt zu keiner Verfilschung
der aufgenommenen Spektren. Zu diesem Zweck wird in der Spektrographenoptik, welche im
folgenden Abschnitt noch genauer beschrieben wird, ein flacher Umlenkspiegel in der spektralen
Dispersionsrichtung unter Verwendung eines elektronisch steuerbaren Piezokristalles entspre-
chend verkippt.

1.3.2.4 Die Spektrographenoptik

Der Aufbau der Optik des 3D—Spektrometers 148t sich in drei Teile untergliedern. Dies sind
der Kollimator, das dispersive Element sowie die Kamera. Diese Komponenten sollen im nach-
folgenden kurz angesprochen und erldutert werden. In Abbildung 1.5 ist das optische Design
von 3D und seine Position zum Bildzerleger schematisch dargestellt. Der Kollimator ist aus
einer Bariumfluorid-Linse und zwei Kalziumfluorid—Linsen zusammengesetzt, welche mit einer
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Wellenldngen-

Nr. | Grism bereich ABlaze | m | Auflésung
1 Ko |1.94-241 ym | 2.17 ym | 2 1100
2 Hp | 1.48-1.78 ym | 1.63 ym | 3 1000
3 | Kshort | 1.95- 2.18 ym | 2.06 pm | 2 2100
4 | Kiong | 2.15-2.43 pm | 2.29 ym | 2 2100
5 | Hpign | 1.55- 1.75 pm | 1.65 pym | 3 2100

Tabelle 1.2: Spezifikationen der im 3D-Spektrometer verwendeten Gitterprismen

mehrlagigen Antireflexionsbeschichtung versehen sind, um optimale Transmission im NIR zu
ermoglichen. Der kollimierte Strahl wird durch einen flachen Umlenkspiegel gefaltet. An diesem
befindet sich das Piezoelement, welches den Spiegel in der spektralen Dispersionsrichtung derart
verkippt, dal das auf dem Detektor entstandene Bild entlang der Wellenlingenachse um ein
halbes Detektorelement verschoben wird.

Das dispersive Element ist als Transmissionsgitter in Form eines Gitterprismas aus Thallium-
bromoiodid ( KRS 5 ) realisiert worden. Der Einsatz solcher transmissiver Dispersionselemen-
te ermoglicht es, das Spektrometer in der Littrow - Konfiguration zu betreiben, welche einen
platzgiinstigen kompakten Aufbau zuldfit. Diese Eigenschaft ist fiir ein Instrument, mit wel-
chem an mehreren Teleskopen Beobachtungsldufe durchgefithrt werden kénnen und somit h&ufi-
ger Transporte bewéiltigt werden miissen, von erheblichen Vorteil. Fiir Beobachtungen mit dem
3D - Spektrometer stehen insgesamt fiinf verschiedene Transmissionsgitter fiir das H- und K-
Band mit spektralen Auflésungen von 1000 oder 2000 zur Verfiigung, wobei das Instrument den
gleichzeitigen Einsatz von zwei Gittern vorsieht. Diese werden auf einen fernsteuerbaren fahr-
baren Schlitten monitiert und kénnen so abwechselnd in den Strahlverlauf gefahren werden. Die
Spezifikationen der fiinf Gitterprismen sind in Tabelle 1.2 aufgefiithrt. Das unter Nummer fiinf
aufgefithrte Gitter wurde erst im Rahmen dieser Promotionsarbeit konzipiert und zu den bereits
bestehenden hinzugefiigt. Eine detailierte Beschreibung dieser Weiterentwicklung findet sich in
Abschnitt 1.3.3. Die Kameraoptik ist eine Kombination aus einer Kalziumfluorid - und zwei Lin-
sen aus multispektralem Zinksulfid, welche wieder mit einer mehrlagigen Antireflexbeschichtung
versehen sind.

1.3.3 Das hochauflésende H - Band - Gitterprisma

1.3.3.1 Wissenschaftliche Motivation fiir hochauflésende Spektroskopie im H-
Band

Mit der Implementierung eines Gitterprismas fiir astronomische Beobachtungen in H - Band bei
einer spektralen Auflosung von R = 2000 werden die wissenschaftlichen Einsatzmoglichkeiten
des 3D - Spektrometers um eine Reihe wichtiger und interessanter Bereiche erweitert, von denen
einige im nachfolgenden kurz angesprochen sein mogen.

e Eine spektrale Auflosung von R = 2000 gestattet es bereits, die Profilstruktur, d. h. die
Linienform und die Linienbreite der einzelnen Uberginge im H-Band aufzulésen. Damit
konnen weitere Erkenntnisse iiber die stellaren kinematischen Prozesse in Galaxien gewon-
nen. Speziell ist hier der CO v = 3 — 6 Absorptions—Bandenkopf bei 1.6189 pym Ruhewel-
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lenlinge von Interesse, da bei dieser im Gegensatz zu den CO-Ubergéingen im langwelligen
Bereich des K - Bandes die Aquivalentbreite nicht durch Kontinuumsemission von heiflen
Staub vermindert werden.

e Die Profilstruktur von Ubergiingen kann jedoch auch zur Untersuchung von gaskinema-
tischen Vorgidngen in Galaxien verwendet werden. Hierbei eignen sich besonders gut die
Fell- Emissionslinie bei 1.6440 ym Ruhewellenlinge.

e Die Linien von Objekten mit hoher Rotverschiebung, deren Ruhewellenldngen in den op-
tischen Bereich oder in das G—oder das J-Band fallen, kénnen in H-Band mit einer spek-
tralen Auflésung von R = 2000 bereits aufgelost werden.

e Die Beobachtungen im H-Band mit R = 2000 dienen auch als Probeldufe fiir spétere
FEinsitze von abbildenden NIR-Spektrographen mit noch héheren spektralen Auflésun-
gen, wie SPIFFI und SINFONI ( Tecza et al. 1998 [66, 67], Tecza 1999 [65], Thatte et al.
1998 [69] ). Es sollen hierbei Erfahrungen dariiber gewonnen werden, inwieweit das Hin-
tergrundsrauschen im H-Band durch das gezielte Ausblenden derjenigen Spektralbereiche,
welche durch atmosphérische OH-Linien dominiert sind, reduziert werden kann.

e Die im H-Band vorkommenden Hy-Emissionslinien von galaktischen Objekten wie Gas-
wolken um T Tauri- und Herbig Ae/Be— Sternen, Choquewellen in Gasen von Sternent-
stehungsgebieten sowie Gasausfliisse von jungen Sternen erlauben eine Analyse der dort
vorherrschenden Anregungsmechanismen.

e Junge Sterne mit kleinen und mittleren Massen senden Wasserstoff ionisierende Photo-
nen aus, wohingegen bei ihren massereichen Gegenstiicken auch eine Helium—Ionisation
moglich ist. Die Frage nach der oberen Massengrenze bei der Sternentstehung, bzw. der
daraus resultierenden maximal méglichen Masse von Sternen kann damit durch Beobach-
tung der Emissionslinien von Helium bei 1.6923 pm sowie von atomaren Wasserstoff in
Sternentstehungsgebieten ( SFR ) behandelt werden. Das Verhéltnis der He— zu den H-
Linien gibt Aufschluf} iiber die Anzahl der He—ionisierenden Photonen und infolgedessen
auch iiber das Verhalten der urspriinglichen Massenfunktion ( IMF ) an ihrem oberen En-
de. Die He-Linie im H-Band bei 1.6923 pm besitzt gegeniiber der Linie im K—Band bei
2.1891 ym den Vorteil, daB sie frei von Einfliissen durch Kollisionsst68e ist, und somit eine
korrekte Bestimmung der Anzahl der He—ionisierenden Photonen mdoglich ist.

1.3.3.2 Gittergleichung und Winkelauflésung

Die Beugung an einem Gitterprisma wird durch die Gittergleichung beschrieben, welche lautet:
mA = (ngsina) — (gsinf) (1.13)

hierbei ist

m die Beugungsordnung, welche eine ganze Zahl ist,

A die Wellenlénge,

n der Brechungsindex des Gitterprismas,

g die Breite der Gitterfurchen,

a der Einfallswinkel der Strahlen und [ der Ausfallswinkel beziiglich der Gitternormalen.

Das 3D - Spektrometer ist derart konzipiert, dal der Einfallswinkel « gleich dem Prismenwinkel

¢ ist.
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Diejenige Wellenldnge, welche ohne Richtungsénderung durch das Gitterprisma hindurchtritt,
ist die sogenannte Blaze - Wellenldnge Ag, fiir welche gilt:

B=a=4¢ (1.14)
Die Gittergleichung 1.13 kann dann umformuliert werden zu:

mAo = (n — 1)gsin¢ (1.15)

Bildet man von Gleichung 1.13 den Differenzialquotienten % so erhilt man die Winkelauflésung
des Gitterprismas, welche lautet:
ag _ m

d\ gcosf

Lost man Gleichung 1.15 nach m auf und setzt diese in 1.16 ein, so nimmt die Winkelauflésung
folgende Form an:

(1.16)

dg (n—1)sing
- Ao cosf (1.17)

(n—1)
" tan ¢ (1.18)

Q

1.3.3.3 Das spektrale Auflésungsvermégen von 3D

Das spektrale Auflésungsvermégen von 3D wird durch drei instrumentelle Eigenschaften be-
grenzt. Diese sind erstens die Breite des Eingangsspaltes, zweitens die Grofle des Beugungs-
bildes, erzeugt durch die Aperturblende in der Pupillenebene des Instrumentes und schlieBlich
die Breite eines Detektorelementes. Die resultierende Auflosung des Instrumentes kommt dann
durch die Konvolution der drei Beitrdge zustande

Die durch den Eintrittsspalt bestimmte Auflosung Rs kann wie folgt hergeleitet werden. Es wird
zunéchst von dem Zusammenhang

— )\0
AN

ausgegangen, wobei )y die Blazewellenlidnge ist. Die lineare Dispersion lautet unter Verwendung
von Gleichung 1.18 fiir die Winkeldispersion:

Rs (1.19)

de . dp
5 - fcamﬁ
= feam (n _ 1) tan ¢ (1.20)
Ao

mit feqm als Brennweite der Kamera.
Durch Integration dieser Gleichung ist es zuléssig zu schreiben:

W' (n—1)

B = fcamT tan¢ (121)
wobei ' die Breite des Bildes des Eingangsspaltes auf der Detektorebene ist, das bestimmt
werden kann aus:

W = leam (1.22)
f coll
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mit w als Kingangsspaltbreite und f.,; als Brennweite des Kollimators.
Werden nun die Gleichungen 1.20 und 1.22 in 1.19 eingesetzt, so erhilt man:

Ao feam (TL - 1)

Rs = w’ 3 tan ¢ (1.23)
0
= fz;;ll (n—1)tan¢ (1.24)

Um die maximale Auflésung, welche durch die Beugung an der Aperturblende moglich ist,
berechnen zu kénnen, ist es zunédchst notwendig, die Intensititsverteilung des Beugungsmusters
zu betrachten. In diesem Falle wird diese durch die Airy—Funktion beschrieben, da die Blende
eine kreisformige Form besitzt. Die Intensititsverteilung lautet damit:

Mr (1.25)

kasin@

1(0) = 1(0) {

Es ist in diesem Zusammenhang J; die Bessel-Funktion erster Ordnung, k die Wellenzahl mit
k= 27” und a der Radius der Aperturblende. Fiir den Winkel 8 148t sich im Falle kleiner Winkel
niherungsweise schreiben:

(1.26)

sinf ~
cam

Der Radius der instrumentellen Punktantwort, d. h. des Airy—Scheibchens, ist durch den Abstand
der ersten Nullstelle von Gleichung 1.25 vom zentralen Maximum definiert. Die Bessel-Funktion
liefert dann als Wert fiir den Radius in Falle der Blaze—Wellenldnge \g:

3.83 = kasinf

2r y
a=— 1.27
)\0 fcam ( )
Dies kann man umformulieren zu F
=1.22) 2 1.28
Y 073, (1.28)

Der Durchmesser 2a der Aperturblende hingt mit dem Durchmesser der beleuchteten Gitter-
fliche 2a’ sowie der Anzahl der beleuchteten Gitterfurchen zusammen wie folgt:

20 = 2d'cos¢

= Ngcos¢ (1.29)

Hierbei sind ¢ der Prismenwinkel und g die Breite der Gitterfurchen. Setzt man dies in Gleichung
1.28 ein, so erhilt man:

fcam
=122 ——— 1.30
Y ON g cos ¢ ( )
Um nun einen Ausdruck fiir den durch die Beugung an der Aperturblende beeinfluiten Teil der
Auflésung zu erhalten, wird wieder eine Integration der linearen Dispersionsgleichung durch-
gefiihrt, wobei in diesem Falle die Zusammenhinge 1.16 und 1.14 fiir die Winkeldispersion
verwendet werden:

de _ . df
dh TN
= feam— (1.31)
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Dabei wird anstatt iiber die Breite des Bildes des Spaltes auf den Detektor iiber den Radius der
Airy—Scheibe integriert, da nach den Rayleigh—Kriterium zwei Punkte dann noch als aufgelost
gelten, wenn der Abstand der entsprechenden instrumentellen Punktantworten mindestens gleich
ihrem Radius ist. Dieser Rechenschritt liefert dann:

m

gcos ¢
Werden nun die Gleichungen 1.32 und 1.30 mit 1.19 kombiniert, so ergibt sich schlielich fiir
die beugungslimitierte Auflésung:

Y _
Ay = feam (1.32)

1

Da die Anzahl der beleuchteten Gitterfurchen N mit der Furchenbreite g iiber Gleichung 1.29
und die Beugungsordnung m mit g iiber die Gittergleichung in der Form 1.15 zusammenhéngen,
sind daher N und m keine voneinander unabhingigen Gréflen. Setzt man 1.29 und 1.15 in
Gleichung 1.33 ein, so erhilt man:

2a(n —1)
1.22)

Als Drittes soll nun die durch die Pixelgréfle des Detektors begrenzte Auflosung untersucht
werden. Zu diesen Zweck ist es sinnvoll, eine Integration der Gleichung 1.20 durchzufiihren,
wobei anstelle der Breite des Eingangsspaltbildes w' die Pixelbreite n verwendet wird. Analog
zu 1.21 erhilt man dann:

Rp = tan ¢ (1.34)

b (n—1)
B - f cam )\0
Aufgrund des Designs der Spektrometeroptik ist jedoch w' gleich der Pixelbreite b, so daf sich
bei der vollstindigen Ausfiihrung der Rechnung fiir die detektorbegrenzte Auflésung der gleiche
Ausdruck wie der fiir den spaltbegrenzten Anteil ergibt, welcher in Gleichung 1.24 dargestellt
ist.

tan ¢ (1.35)

1.3.3.4 Die Parameter des hochauflésenden H - Band - Gitterprismas

Die geforderte spektrale Gesamtauflosung, welche mit der Verwendung des hochauflésenden H -
Band - Gitterprismas erreicht werden soll, betrigt 2000. Bei einer Wellenldnge von Ay = 1.648
pm ergibt sich bei Verwendung der Beziehung

Ao

fur AX ein Wert von 0.82 nm. Dies bedeutet, dal nach dem Rayleigh—Kriterium zwei Linien,
welche bei dieser Wellenldngendifferenz auseinanderliegen, noch als aufgelost gelten. Konsequen-
terweise darf der Wellenlédngenverschub auf einem spektralen Pixel diesen Wert nicht iiberschrei-
ten. Da die Detektormatrix des 3D-Spektrometers 256 spektrale Pixel zur Verfiigung stellt, ist
der maximal mégliche abdeckbare Wellenldngenbereich ca. 0.2 pym. Das H-Band erstreckt sich
jedoch von ca. 1.45 bis 1.8 pm, also iiber einen Bereich von ca. 0.35 ym. Es kann also bei
Verwendung nur eines hochauflésenden H-Band—Gitters nicht der ganze Wellenldngenbereich
abgedeckt werden. Es mufite somit derjenige Teil ausgewahlt werden, welche die wissenschaft-
lich interessantesten Linien enthilt. Da fiir die bereits in Abschnitt 1.3.3.1 angesprochenen
Forschungsbereiche die Beobachtung des CO—-Absorptions—Bandenkopfes sowie der Fell-Linien
wichtig ist, wurde der zu beobachtende Wellenldngenbereich von 1.55 pm bis 1.75 um festgelegt.
Zusitzlich existierten noch einige herstellungsbedingte Randbedingungen und Einschridnkungen
aus technischen Griinden.
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Hochauflésendes H - Band - Gitterprisma

Material einkristallines Thalliumbromoiodid ( KRS 5 )
Blaze - Wellenlidnge 1.648 pm

Furchendichte 182 Furchen / mm

Prismenwinkel 40° £ 0.1°

Blazewinkel 40° £ 0.3°

Beugungsordnung 3

Gitterfeld 37 x 32 mm?

Restreflektivitét

nach AR - Beschichtung | 0.5 % bei 1.648 ym

an der Eingangsflache

Tabelle 1.3: Parameter des hochauflésenden H - Band - Gitterprismas

¢ Die moglichen Werte fiir die Gitterkonstante sind beschriankt auf % Linien pro Millimeter,
wobei n eine positive natiirliche Zahl gréfler als Null ist.

e Der maximal mogliche Wert fiir den Prismenwinkel ist 40°.

e Als Material fiir das Gitterprisma sollte moglichst einkristallines Thalliumbromoiodid
( KRS 5 ) verwendet werden, da dessen relativ weiche Eigenschaften es gestatten, Fur-
chen mit einer guten Qualitat in das Material einzuritzen, um so eine hohe Gittereffizienz
zu erzielen. Die Alternative, die Gitterstruktur in eine auf einen Kristallkérper aufgebrach-
te Harzschicht einzupriagen, wurde verworfen, da dies zusétzliche Relexionsverluste an der
Grenzschicht zwischen Harz und Kristall verursachen wiirde. Fiir ndhere Ausfithrungen zu
diesem Thema siehe auch Weitzel 1994 [74].

e Die maximale Grofle des Prismenkorpers darf, da er in ein bereits bestehendes Gerét
eingebaut werden soll, aus konstruktionsbedingten Griinden die Mae 32.65 mm in der
Hohe, 27.40 mm in der Breite sowie 38.00 mm in der Tiefe nicht iiberschreiten.

Aus diesen Randbedingungen sowie denjenigen fiir den gewiinschten Wellenléingenbereich erge-
ben sich unter Anwendung der Gleichungen fiir Transmissionsgitter und spektraler Auflésung
folgende, in Tabelle 1.3 aufgefiihrte Parameter fiir das hochauflésende Gitterprisma.

1.3.4 Instrumentelle Beugungseffekte und die Wahl der Vergroflerungs-
maflstibe

Das Betreiben von Spektroskopie unter raumlichen Auflésungen, welche an die Beugungsgren-
ze des verwendeten Teleskopes heranreichen, hat die Beachtung einiger instrumentell bedingter
Beugungseffekte zur Folge, da ansonsten die Qualitit der erhaltenen wissenschaftlichen Daten
erheblich geschmailert werden wiirde.

Die von einem Teleskop mit einem Primérspiegel mit dem Durchmesser D erzeugte Punktverwa-
schungsfunktion ( PSF ) entspricht nahezu dem Beugungsbild, welches von einer punktformigen
Quelle erzeugt wird. Vernachléssigt man die durch den Sekundérspiegel verursachten zentralen
Abschattungseffekte, so besitzt dieses bei einer Wellenlinge A\ ein zentrales Airy—Scheibchen,
dessen FWHM nach der Formel

=7 (1.37)
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H-Band K-Band

Ainpym | 6 Ainpym | 6
1.48 0709 1.95 0’11
1.63 0710 2.20 0713
1.78 0711 2.45 0715

Tabelle 1.4: FWHM von zentralen Airy-Scheiben bei einem 3.5m-Teleskop ( ohne zentrale Abschattung )
berechnet fiir NIR-Wellenldngen in Bogensekunden

berechnet werden kann. In Tabelle 1.4 sind einige dieser Werte fiir ein 3.5m-Teleskop ( ohne
zentrale Abschattung ) und Wellenldngen im NIR-Bereich aufgelistet. Gemifi dem Kriterium
Lord Rayleighs gelten zwei Punktquellen ( hier Sterne ) als gerade noch aufgelést, wenn das
Zentrum der Airy-Scheibe der ersten Quelle in das erste Intensitdtsminimum des Beugungs-
musters der anderen fillt. Die dazugehorigen Winkeldistanzen entsprechen fiir die jeweiligen
Wellenldngen denen in Tabelle 1.4, multipliziert mit dem Faktor 1.22. Somit erscheint nach
dem Nyquist-Theorem ( siehe dazu auch Abschnitt 1.3.2.2 ) eine Eingangsspaltbreite fiir das
3D-Spekrometer von (/045 im H-Band und von 0”065 im K-Band als verniinftige Losung zum
Abtasten der PSF und zum Erhalt des vom Teleskop erzeugten Auflésungsvermogens. Nach dem
Gesetzen der geometrischen Optik resultiert dies in der Erzeugung extrem langsamer Strah-
lenbiindel mit Offnungszahlen von f/310. Zum Vergleich sei der f/45-Strahl bei der intrinsischen
Pixelskala von 0’5 vergegenwirtigt. Jetzt liegt jedoch die Spaltbreite im Bereich der FWHM der
PSF, so daf die Effekte, die durch die Beugung des Lichtes am Eintrittsspalt entstehen, nicht
mehr vernachlissigt werden kénnen. Somit besitzt das hinter dem Spektrometerspalt erzeugte
Strahlenbiindel nicht mehr das durch die geometrische Optik festgelegte Offnungsverhiltnis von
/310, sondern divergiert jetzt schneller in der senkrechten Richtung zum Eingangsspalt, ist je-
doch auch zugleich dort nicht mehr scharf definiert. Eine analoge Situation trifft fiir die Pupille
des Spektrometers an dessen Gitterpisma zu. Nach den Regeln der geometrischen Optik ent-
spriche ihre Form derjenigen einer Kreisfliche mit einem Durchmesser von 2.3 mm. Die durch
sie hindurchtretenden Strahlen fiillen aber in der Richtung senkrecht zum Spalt eine grofiere
Flidche aus. Auch ist das Intensititsprofil in der Pupillenebene nun ebenfalls ausgewaschen. Die-
ses wird bestimmt durch die Fouriertransformation aus dem Produkt der Spaltfunktion, die als
Rechteckfunktion angesetzt werden kann, und der vom Teleskop erzeugten Beugungsfunktion,
die durch eine Sinc-Funktion repréisentiert wird. Eine verniinftige Definition einer effektiven
Pupillenbreite senkrecht zur Spaltrichtung kann durch die Forderung, dafl neunzig Prozent des
einfallenden Lichtes innerhalb der dadurch bestimmten Pupillenfliche vereinigt sind, vorgenom-
men werden. In der Abbildung 1.6 sind das effektive Offnungsverhiltnis ( oben ) und der
Durchmesser der Spektrometerpupille ( unten ) als Funktion der Eingangsspaltbreite aufgetra-
gen. Es zeigt sich, dafl wenn die Spaltbreite groff im Vergleich zur FWHM der PSF ( ca. 0710 im
H- und 0”13 im K-Band ) ist, die effektiven Werte noch denjenigen, welche mit den Gesetzen
der geometrischen Optik berechnet worden sind, d.h. £/310 bzw. 2.3 mm, entsprechen. Wenn
die PSF hingegen mit der Nyquist—-Rate abgetastet wird, so besitzen die Beugungseffekte be-
reits einen erheblichen Einflul. Der effektive Pupillendurchmesser betrigt dann ca. 7.5 mm fiir
das H- und das K-Band. Dem korrespondiert ein entsprechendes Offnungszahlverhiltnis von
£/90. Aus den soeben angestellten Betrachtungen ist zu schliefien, da§ bei der Festlegung der
Grofle der Aperturen aller optischen Elemente in der Spektrometeroptik die Auswirkungen der
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Abbildung 1.6: Verhalten von Offnungsverhiltnis ( oben ) und Pupillenbreite senkrecht zum Spalt ( unten )
als Funktion der Spaltbreite, berechnet fiir neunzigprozentigen Lichtdurchtritt
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Abbildung 1.7: Verhalten des Anpassungsfaktors fiir die Spektrometeroptik als Funktion der Spaltbreite, be-
rechnet fiir neunzigprozentigen Lichtdurchtritt

Beugungseffekte mitzuberiicksichtigen sind, da ansonsten Lichtverluste auftreten. In Abbildung
1.7 ist der Anpassungsfaktor, mit welchem die Aperturen, wenn sie mit Hilfe der geometrischen
Optik hergeleitet worden sind, multipliziert werden miissen, um Vignettierung zu vermeiden, als
Funktion der Eingangsspaltbreite dargestellt. Da die 3D—Spektrometeroptik fiir der Durchtritt
von Strahlenbiindeln mit einem maximalen Offnungsverhéltnis von /45 ausgelegt ist, sind die
Aperturen ihrer Elemente ungefihr doppelt so grofl wie gefordert, so dafl im Rahmen der expe-
rimentellen Vorgaben von dieser Seite keine Einschriankungen vorliegen.

Eine Pixelskala von ca. 07065 resultiert im einem extrem kleinen quadratischen Blickfeld mit ca.
einer Bogensekunde Seitenlidnge. Dies bedeutet, daf} es extrem schwierig und damit zeitaufwen-
dig sein kann, das zu beobachtende Objekt mit dem Instrument einzufangen. Besitzt es zudem
nur eine schwache Leuchtkraft, so kann erst nur nach Durchfithrung einer lingeren Integration
festgestellt werden, ob es sich im Blickfeld befindet und dort zudem richtig zentriert ist. Deshalb
erscheint es wiinschenswert, wenn das Spektrometer noch mit einer grofieren Pixelskala betrieben
werden kann, so dafl das Auffinden von Objekten erleichert wird. Diese sollte es auch im Falle
sich plotzlich deutlich verschlechternder Seeing—-Bedingungen und der damit verbundenen einge-
schrankten Wirksamkeit von AO-Korrekturen ermoglichen, die Beobachtungen unter verniinfti-
gen Randbedingungen fortzusetzen. Anderenfalls wiirde man beispielsweise bei 1.2 Bogensekun-
den Seeing und einem Blickfeld von 1”70 Seitenlinge ja nur noch Teile der Seeingscheibe observie-
ren. Konsequenterweise mufy die Instrumentierung einem Wechsel des Vergrofierungsmafistabes
wéihrend einer Beobachtung zulassen. Dies zieht die instantane Angleichung der in der Pupi-
llenebene des Spektrometers angebrachten Kaltblende nach sich, um einerseits keine zusétzliche
thermische Emission aufzunehmen oder aber Vignettierung zu vermeiden. Es ist diese jedoch
im einem evakuierten und auf eine Temperatur von 77 K gekiihlten Dewar untergebracht. Ein
nachtriglicher Einbau eines motorgetriebenen, ferngesteuerten Blenden—Wechselmechanismusses
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erschien nicht attraktiv, da dies aufwendige Umbauten im 3D-Spektrometer erfordert hétte.
Deshalb wurde die Kaltblende auf die gréflere der beiden Pixelskalen angepafit und im Falle des
Umschaltens auf die kleinere eine zweite peltier—gekiihlte Blende in eine zusétzliche, vor dem
Instrument erzeugte Pupillenebene eingesetzt. Die Peltier—Technik wurde deshalb verwendet,
da sie ein relativ einfach zu handhabendes Mittel darstellt, welches sich auch in platzsparende
Instrumentierung leicht integrieren 148t. Der Nachteil ist, daB handelsiibliche Peltier—Elemente
mit geringen physischen Ausmafien auch eine begrenzte Leistungsfihigkeit besitzen. Somit soll-
te die Fliche der gekiihlten Blende demnach weitgehend gering sein, um eine tiefstmdogliche
Endtemperatur zu erreichen. Da diese aber umso mehr zunimmt, je weiter die Pixelskalen aus-
einanderliegen, da sie aus der Differenz der beiden entsprechenden Pupillenebenen hervorgeht,
ist eine Kompromiflésung erforderlich. So wurde schliefilich der kleine Vergréflerungsmafistab zu
0”7 / Pixel und der grofie zu 0//25 / Pixel festgelegt. Dabei ist auch die Tatsache beriicksichtigt
worden, das zu dem gegenwértigen Stand der Technik die AO-Systeme ihre beste Wirksamkeit
im K—Band entfalten, so dafl die Qualitdt der dort gewonnenen Daten diejenige fiir das H-Band
iibertrifft. Die Gewéhrleistung einer Nyquist—Rate im K—Band besitzt somit eine héhere Prio-
ritét, um eine korrekte Dekonvolution der Messungen durchfithren zu kénnen. Die dabei in Kauf
genommene Ungenauigkeiten von H-Band-Daten fillt hingegen nicht so stark ins Gewicht.
Das Offnungsverhiltnis des Strahlenbiindels bei der Pixelskala von 0”25 betriigt ca. /90 und
der Durchmesser der Spektrometer—Pupille ca. 8 mm, was deren effektiver Breite senkrecht zum
Spalt bei (/07 entspricht. Die durch die beleuchtete Gitterfliche resultierende beugungslimitierte
Auflésung berechnet sich dann nach Gleichung 1.33, welche lautet

1

Rp =153

Nm (1.38)
Daraus ergibt sich dann ein Wert fiir Rg von ca 1800.

Mit dieser soeben diskuierten Konstruktion ist moglich, einerseits alle thermische Strahlung von
der Detektorfliche abzublocken, andererseits nahezu alle vom beobachteten Objekt ausgesandte
Intensitét zu transmittieren und die spektrale Auflésung nicht zu vermindern.
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1.4 Das Aperture Interchange Module AIM

1.4.1 Beobachtungstechnik

Der Einsatz des abbildenden Nahinfrarotspektrographen 3D in Kombination mit dem adaptiven
Optik—System ALFA am 3.5m—Teleskop auf dem Calar Alto erfordert eine spezielle Beobach-
tungstechnik, um die zur Verfiigung stehende begrenzte Beobachtungszeit optimal auszunutzen.
Das 3D-Spektrometer verfiigt nur iiber ein sehr kleines Blickfeld, dessen maximale Ausdeh-
nung bei der groftmoglichen Pixelskala nur 8 x 8 Bogensekunden betragen kann. Um von einem
aufgenommenen astronomischen Objekt die atmosphérischen Hintergrundsbeitrige abziehen zu
konnen, ist es daher in der Regel nicht moglich, die Quelle und den reinen Himmel in ein und
derselben Apertur mit einer Aufnahme zu erfassen. Es mufl vielmehr das Teleskop von den
Objekt etwas wegbewegt werden ( ca. 30 Bogensekunden ), um eine Aufnahme von blankem
Himmel erhalten zu kénnen. Den reinen Quellenbeitrag erhélt man dann durch Subtraktion
der beiden Aufnahmen. Um eventuelle Anderungen in der Atmosphire erfassen zu kénnen, ist
es notwendig, diese Prozedur wihrend einer Integration mehrmals durchzufithren. Wird dieses
Verfahren nun unter Verwendung eines adaptiven Optik—Systems angewendet, so bedeutet dies,
daB nach jedem Bewegen des Teleskopes das adaptive Optik—System wieder auf den Leitstern
fixiert werden muf}; um die Verzerrungen des Bildes durch die atmosphérischen Turbulenzen
herauskorrigieren zu kénnen. Diese Prozedur ist sehr zeitaufwendig und gewéhrleistet daher kei-
ne optimale Ausnutzung der gewohnlich begrenzten Beobachtungszeit.

Eine Alternative ist, in dem Blickfeld, welches durch das adaptive Optik—System gegeben ist und
das zu untersuchende Objekt enthiilt, geeignete Subaperturen zu suchen, welche ausschliellich
atmosphirische Beitrdge enthalten, und diese abwechselnd mit der Subapertur, in welcher sich
das Objekt befindet, in das Spektrometer umzuleiten. Im NIR-Bereich betrdgt der isoplanati-
sche Winkel ca. 12 Bogensekunden ( Glindemann 1997 [25] ). Somit ist die Wahrscheinlichkeit
sehr grof}, Stellen mit reinem Himmel zufinden. Ein solcher Ansatz fiir eine Beobachtungstechnik
erscheint daher verniinftig und weiterer Untersuchungen wert.

Bei dieser Technik ergibt sich jedoch ein Problem. Die optischen Strahlen, welche von verschie-
denen Subaperturen innerhalb einer Gesamtapertur oder eines Blickfeldes ausgehen, durchlaufen
verschiedene Teile der Instrumenten- und der Teleskopoptik. Dies resultiert zum einen in un-
terschiedlichen optischen Wegen fiir die jeweiligen Subaperturen, was fiir Beobachtungen im
Infraroten bedeutet, daf} die Beitrdge durch thermische Emission der warmen Teile der Instru-
mente ebenfalls variieren. Somit besitzen die Messungen von unterschiedlichen Subaperturen
verschieden starkes Hintergrundsrauschen. Dieses Problem 148t sich dadurch 16sen, indem man
die gesamte Integration in zwei Teile spaltet. Nach dem ersten Teil wird das Teleskop so be-
wegt, daBl das zu beobachtende Objekt von einer Subapertur in die andere wandert, und die
Integration noch einmal wiederholt. In Abbildung 1.8 ist dieses Verfahren verdeutlicht. Durch
geeignete mathematische Transformationen der Messungen in den beiden Subaperturen ist es
moglich, die Unterschiede im Hintergrund vollstdndig zu beseitigen und so das bereinigte Bild
zu erhalten. Anstatt mehrmals mufl nun also das Teleskop wihrend einer Integration nur einmal
bewegt und das Adaptive— Optik—System ( AO-System ) nur einmal erneut auf den Leitstern
fixiert werden.

Bei der Anwendung dieser Prozedur ist zu beachten, dafl, wenn sich das Objekt in der zentralen
oder der achsenfernen Subapertur befindet, diese immer dieselbe Distanz zum natiirlichen Leit-
stern ( NGS ) besitzen miissen. Anderenfalls sind die angewendeten Tip—Tilt—Korrekturen fiir
beide Subaperturen verschieden und die so gewonnenen Daten besitzen variierende Punktverwa-
schungsfunktionen. Desweiteren sollte der Laser-Leitstern ( LGS ) auf das Objekt positioniert
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Abbildung 1.8: Schematische Darstellung der im Text beschriebenen Beobachtungstechnik

werden, um die Aberrationen héherer Ordnung am effektivsten korrigieren zu kénnen.

Im folgenden sollen nun die bereits angesprochenen mathematischen Transformationen genauer
diskutiert werden. Da die im Rahmen dieses Beobachtungsprogrammes konstruierte Optik stets
eine Subapertur im Zentrum des ALFA - Blickfeldes vorsieht und die zweite frei im achsenfernen
Bereich gewihlt werden kann, ist die Notation in der Rechnung diesen Vorgaben bereits ange-
pafit.

Befindet sich die zu beobachtende Quelle in der zentralen Subapertur, so setzt sich deren Inten-

1)

sitat 2 rentral ZUSAIMINEN aus:

(1 uelle
Zge)mfral = Szentral T b?entral + Tzentral (139)

wobei
Syentral die Intensitit der Quelle in der zentralen Subapertur,

bgﬁ%l der entsprechende Hintergrund des Himmels um die Quelle und

T, entrai die mit der zentralen Subapertur verbundenen Hintergrundsbeitrige der optischen Pfade
durch das Telekop und das AO—System ist.

Die achsenferne Subapertur, welche den Himmelshintergrund abbildet, enthilt die Intensitét
(1)

bachsen ferns welche aus folgenden Beitrigen besteht:

(1 ; 1
Zt(zc)hsenfern = bcIL{thT?zz?L?ern + Tachsenfern (1.40)

hierbei ist bi’}g‘;’]f;f&m der Hintergrundsbeitrag des reinen Himmels, welcher durch die Subaper-

tur abgebildet wird und Tycpsenfern ist der mit der achsenfernen Subapertur verbundene Hin-
tergrundsbeitrag der optischen Pfade durch das Teleskop und das AO-System.

Wird z((llc)h senfern YOI igle)nw o1 Subtrahiert, so ergibt sich
_ M (1)
81 = lientral — Zachsenfern (1'41)
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Ul i
= Szentral T (b?xgr; - bcﬁ%n;g?lern) - (1'42)
(Tzentral - Tachsenfern) (143)

Jetzt wird das Teleskop derart bewegt, daf} die achsenferne Subapertur die Quelle enthilt, und
die Integration wiederholt. Die gemessene Intensitdt lautet nun

.(2 )
ZELc)hsenfern = Sachsenfern + banq;;efoern + Tachsenfern (1'44)

Hiebei ist Sqchsensern die Intensitit der Quelle in der achsenfernen Subapertur und 250

der entsprechende Himmelshintergrund um die Quelle in der achsenfernen Subapertur.
Die zentrale Subapertur ist nun auf reinen Himmel gerichtet, daher erhilt man

(2 ;
de)ntral = brenirat: + Teentral (1.45)
wobei biﬁ%ﬁgl‘fl der atmosphérische Hintergrund ist, welcher mit der zentralen Subapertur auf-

genommem wurde.

(2) 2)

Zieht man nun i, . . von iachsenfem ab, so resultiert dies in
_ 2 (2)
2 = Zachsenfe7"n — Yentral (1'46)
i 1l
= Sachsenfern — (biﬂﬁf”l - ban%ie(:Lfern) — (147)
(Tzentral - Tachsenfern) (148)
Die Addition der Gleichungen 1.43 und 1.48 ergibt
s = s1+s2 (1.49)
o bQuelle o bHimmel T -T
= Szentral T ( zentral achsenfern) + ( zentral achsenfern) +
i i
Sachsenfern + (biﬁfgfl - b(izcz;liefoern) - (Tzentral - Tachsenfern) (150)

Der Durchmesser des ALFA - Blickfeldes betriagt 2.9 Bogenminuten. Somit kann die Distanz
zwischen zu beobachtendem Objekt und dem aufgenommenen reinen Hintergrund maximal nur
1.5 Bogenminuten betragen. Innerhalb dieser Grenzen dndern sich die Hintergrundsbeitrige in
den beiden Subaperturen praktisch nicht. So ist es zuldssig anzunehmen, daf gilt:

Quelle ;1 Himmel

zentral bzentral (1 .51)
Quelle _ Himmel
achsenfern bachsenfern (1 52)

Werden nun die Beziehungen 1.51 und 1.52 in die Gleichung 1.50 eingesetzt, so bleiben
schlieBlich nur die Beitrige iibrig, die die Intensitéiten der Quelle enthalten.

s = 81+ 89 (1.53)

o Quelle Quelle
= Szentral T (bzentral - bachsenfern) + (Tzentral - Tachsenfern) +

Quelle Quelle
Sachsenfern + (bzentral - bachsenfern) - (Tzentral - Tachsenfern) (154)
Szentral T Sachsenfern
Dieses Verfahren ist auch dann anwendbar, wenn die Transmission im zentralen und in den

achsenfernen optischen Pfaden unterschiedlich ist. Die folgende kurze Betrachtung soll dies de-
monstrieren.
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In Falle ungleicher Transmission unterscheiden sich die entspechenden Intensitéiten in den Sub-
aperturen um einen konstanten Faktor.

Sachsenfern — T - szentral (155)
Quell _ Quell

bac?zieifern =T bzeqizirs‘l (156)

bilf:?gﬁ?ern =T bga?nngﬂf : (157)

Werden nun die Ausdriicke 1.55, 1.56 und 1.57 in die Gleichung 1.54 eingesetzt, so erhilt man

8 = Szentral T T- Sachsenfern (158)

Es ist nun mit dieser Diskussion gezeigt worden, daf} sich mit der vorgeschlagenen Beobachtungs-
technik sdmtliche Hintergrundsbeitrige eliminieren lassen, obwohl fiir Quelle und Atmosphére
verschiedene optische Pfade im Teleskop verwendet werden.

1.4.2 Das optische Design von AIM
1.4.2.1 Eigenschaften

In diesem Abschnitt sollen die bereits diskutierten Eigenschaften von AIM zusammen mit weite-
ren Anforderungen, welche an das Instrument gestellt werden miissen, noch einmal verdeutlicht
und die Konsequenzen, welche fiir die Realisierung zu ziehen sind, diskutiert werden.

Die bisher formulierten Eigenschaften lauten:

e Mit dem Einsatz von AIM soll es moglich sein, bei Pixelskalen von 0.25 Bogensekunden
und 0.07 Bogensekunden zu beobachten.

e Die Optik von AIM soll einen Mechanismus enthalten, welcher es ermdoglcht, aus der Fo-
kalebene von ALFA zwei Subaperturen zu entnehmen und diese abwechselnd in das 3D-
Spektrometer abzubilden. Die optischen Weglingen, welche mit den Subaperturen ver-
bunden sind, miissen fiir den Verlauf nach der ALFA - Fokalebene stets gleich sein, um
Defokus—Effekte zu vermeiden.

e Im optischen Pfad von AIM muf} eine Kaltblende unterzubringen sein, um die thermische
Hintergrundstrahlung, welche beim Einsatz der (/07 Pixelskala in das 3D—Spektrometer
gelangen wiirde, abzublocken. Dies bedeutet, dafl entsprechende Techniken zur Kiihlung
der Blende und zur Evakuierung der Umgebung, in welcher sich diese befindet, in AIM
integriert werden miissen.

Zusétzlich miissen noch folgende Anforderungen, welche an ein astronomisches Instrument
in allgemeinen gestellt werden, beriicksichtigt werden:

e Die optische Transmission muf} auf das hochstmogliche Niveau gebracht werden.

¢ Die optischen Aberrationen durch die Instrumentenoptik miissen auf die Ausdehnung eines
Pixels des 3D - Detektors beschriankt bleiben, d. h. ein Punkt in der ALFA - Fokalebene
darf nicht auf eine Grofle von mehr als 40 ym ausgeschmiert werden.

e Die Optik soll derart beschaffen sein, dafl die Ausdehnung des Instrumentes und dessen
Gewicht gering gehalten werden, um am Teleskop moglichst einfach einsetzbar zu sein.

e Die Optik soll benutzerfreundlich, d. h. einfach zu justieren und zu handhaben sein.
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Abbildung 1.9: Erhaltung der Weglingen in einem gleichschenklig-rechtwinkligen Dreieck

e Die einzelnen optischen Elemente sollten standardisiert sein, um hohe Produktionskosten
und lange Lieferzeiten zu vermeiden.

Diese Anforderungen resultieren in teilweise sich widersprechenden Konsequenzen. Zum
einem verlangt eine hohe optische Transmission den Einsatz von moglichst wenigen optischen
Elementen, was jedoch wiederum zu langen optischen Wegldngen fiihrt, so dafl das Instrument
eine grofe Ausdehnung annehmen kann.

In Zusammenarbeit mit der Firma Kidger Optics Ltd. in Crowborough, U.K. wurde nun das
optische Konzept fiir AIM erarbeitet, welches in den folgenden Abschnitten niher diskutiert und
untersucht wird.

1.4.2.2 Der Mechanismus fiir die Auswahl der Subaperturen

Der zur Anwendung gekommene Mechanismus zur Auswahl geeigneter Aperturen sieht den
Einsatz eines Prismas aus einem Infrarot—Kristall vor und ist in Abbildung 1.10 dargestellt.
Dieses Prinzip beruht auf der praktischen Anwendung zweier Gesetze. Das erste ist diejenige
Fundamentalbeziehung, welche besagt, daf in einem gleichschenklig rechtwinkligen Dreieck die
Lénge von Strecken, welche von einem beliebigen Punkt der Hypothenuse des Dreiecks in einem
rechten Winkel abgehen und auf die Katheten in einem Winkel von 45° treffen, um von dort
aus um 90° umgelenkt zu werden, konstant gleich der Linge der Hypothenuse ist. In Abbildung
1.9 ist diese Beziehung verdeutlicht. Die Strecken 51525354, P1 Po P3Py und Q1 Q2(Q3(Q4 besitzen
alle die gleiche Linge. Mit der Ausnutzung dieser Regel wird es moglich sein, bei senkrechtem
Lichteinfall auf die Hypothenusenfliche des Prismas die optische Wegliange durch das System
fiir verschiedene Aperturen aus der Fokalebene von ALFA gleich zu halten.

Zum zweiten wird das Gesetz der Totalreflexion ausgenutzt, welches auf dem Brechungsgesetz
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Winkel fiir | Ober- Rest-

Material Brechungs - Total - flichen - | reflexion

index reflexion | reflexion | nach AR
Bariumfluorid BaFs 1.47 43.01° <0.10 <0.01
Kalziumfluorid CaF4 1.42 44.77° <0.10 <0.01
Zinksulfid ZnS (multispektral) 2.26 26.26° <0.36 <0.05
Zinkselenid ZnSe 2.44 24.12° <0.50 <0.05

Tabelle 1.5: Totalreflexionswinkel, Oberflichenreflexion und Restreflexion nach AR-Beschichtung fiir einige
IR-Materialien ( Daten entnommen aus Produktinformationen der Firmen Schott und Laser Zentrum Hannover )

von Snellius fundiert ist und lautet:

sin(@) = ™ in90°
n2
n
= (1.59)
wobei 0 der Einfallswinkel, ns das optisch dichtere Medium ( Glas ) und n; das optisch diinnere
Medium ( Luft ) ist.
Damit ist es moglich, die Strahlen ohne Energieverlust umzulenken.
Da der Einfallswinkel fiir die Strahlen zwischen 42° und 47° Grad liegt, ist der Einsatz von
optischen Materialien wiinschenswert, welche einen hohen Brechungsindex besitzen, um eine
moglichst sichere Ausnutzung der Totalreflexion zu erhalten. Andererseits besitzen solche Mate-
rialien gemaf den Fresnelschen Gleichungen eine hohe Oberflichenreflektivitit R, die bei senk-
rechtem Lichteinfall, wie es bei dem verwendeten Prisma der Fall ist, beschrieben werden kann

durch )
R= (”2_”1> (1.60)
no + Nq

Den GroéBen ng; und ne kommt dabei dieselbe Bedeutung zu wie in Gleichung 1.59.

SchlieBlich ist noch die materialabhéngige Absorption zu beriicksichtigen. Eine Analyse verschie-
dener Materialien fithrte schliefllich zur Verwendung von multispektralen Zinksulfid mit einer
Vielfachantireflexbeschichtung auf der Eintritts— und Austrittsfliche fiir die optischen Strah-
len. In Tabelle 1.5 sind einige Parameter fiir multispektrales Zinksulfid und anderer Infrarot—
Materialien aufgefiihrt.

Diese Uberlegungen fiithrten schlieBlich zu der Losung, welche in Abbildung 1.10 gezeigt ist. Das
ZnS—Prisma wird in den polaren Koordinaten r,0 bewegt, wobei der Nullpunkt des Koordinaten-
systems auf der optischen Achse von ALFA, welche durch das Zentrum der ALFA-Fokalebene
verlauft, liegt.

Die mit der zentralen Subapertur verkniipften Strahlen werden von den beiden Spiegeln MS1
und MS2 auf den ON-OFF Spiegel umgelenkt, welcher in den Strahlenverlauf der Instrumen-
tenoptik hinein - oder herausgefahren werden kann. Befindet sich dieser ON-OFF Spiegel in
Position 1, so werden die Strahlen der zentralen Subapertur in die weitere Instrumentenoptik
hineingespiegelt. In Tabelle 1.6 sind die Parameter der entsprechenden optischen Elemente zu-
sammengefafit. Die zu einer achsenfernen Subapertur gehérenden Strahlen werden von dem ZnS
- Prisma unter Ausnutzung der Totalreflexion auf den Spiegel MR1 umgelenkt. Befindet sich der
ON-OFF Spiegel in der Position 2, so kénnen diese Strahlen in die Instrumentenoptik eintreten.
Bei dem Design dieser Optik war zu beachten, dafl die Strahlen, welche aus der ALFA-Optik
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Abbildung 1.10: Detaillierte Darstellung der Aperturen - Auswahl - Optik

austreten, eine gemeinsame Austrittspupille besitzen. Greift man nun aus der ALFA-Fokalebene
eine beliebige Subapertur heraus, und spiegelt diese in die Instrumentenoptik ein, so werden die
mit ihr vekniipften Strahlen immer in achsennahe Strahlen umgewandelt. Dies bedeutet aber,
daB das Bild der Austrittspupille von ALFA, welche ja fiir alle Subaperturen dieselbe ist, nicht
mehr um die optische Achse zentriert ist. Dieser Effekt wird umso stéirker, je mehr die Subapertur
von Zentrum der ALFA - Fokalebene entfernt ist. Auf der anderen Seite werden im weiteren Ver-
lauf der Instrumentenoptik gekiihlte Blenden eingesetzt, welche an den Pupillenebenen lokalisiert
sind und in ihrer Grée und Form den Pupillen exakt angepafit sind, um jede thermische Emissi-
on, welche von den Instrumenten ausgeht, abzublocken. Bei achsenfernen Subaperturen wiirden
nun die Position der Bilder der Pupillen nicht mehr mit derjenigen der Blenden iibereinstimmen,
was einen Verlust der Transmission und eine Zunahme des thermischen Hintergrundsrauschens
zur Folge hétte. Dies ist aber vermeidbar, wenn man der Hypothenusenfliche des Prismas eine
sphérische Kriimmung aufprigt, welche die Position des Bildes der ALFA - Austrittspupille fiir
jede Subapertur korrigiert. Das Prisma stellt somit in Wahrheit eine Kombination aus einem
Prisma und einer Linse, welche einen Kriimmungsradius von ca. 7.5 Metern besitzt, dar. Um
diese Einfiigung eines optisch brechenden Elementes in den achsenfernen Stahlen fiir die Stahlen
der zentralen Subapertur zu korrigieren, wurde der Spiegel MS2 ebenfalls mit einer entsprechen-
den sphérischen Kriimmung versehen. Die Prismendaten sind zusammen mit den Parametern
der Optik fiir die achsenfernen Strahlen in Tabelle 1.7 aufgefiihrt.
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Kriimmungs- %) Abstand
Sig. Element radius opt. EL
mm mm mm
65°- Umlenk - Abstand zur ALFA
MS1 spiegel o0 7.7 5860.0  Austrittspupille
Abstand zu
ALFA - Fokalebene 00 72.5 40.0 Spiegel MS1
sphérischer
MS2 | Konkavspiegel mit 6000.0 12.7 12.2 Abstand von
65°- Faltung Fokalebene
90°- Umlenk -
M* spiegel 00 12.7 72.2 Abstand zu
( ON - OFF Spiegel ) Spiegel MS2

Tabelle 1.6: Parameter der optischen Elemente fiir die Aufnahme der zentralen Subapertur

1.4.2.3 Die Optik zur Generierung der Pixelskalen

In Abbildung 1.11 ist der gesamte Aufbau der Instrumentenoptik von AIM dargestellt. Diese
besteht aus vier Teilen, dem schon besprochenen Mechanismus zur Auswahl der Subaperturen,
dem Relais-System zur Erzeugung der 025 / Pixel-Skala, dem Galileischen Fernrohr, welches
fiir dem Wechsel in die 0707 / Pixel-Skala vorgesehen ist, sowie der Optik zur Pupillenabbildung,
welche fiir die Justage des Skalenwechslers vorgesehen ist.

Das Relais—System besteht aus der bikonvexen Barium—Fluorid—Sammelinse LSC1, zwei flachen
goldbeschichteten Umlenkspiegeln MSC1 und MSC3, sowie dem konkaven sphirisch gekriimm-
ten goldbeschichteten Spiegel MSC2 mit 1 m Kriimmungsradius. Die Vergroflerung des Relais—
Systems betragt 1 : 3.8

Das Galileische Teleskop setzt sich aus einer planokonvexen Barium-Flourid— Linse und einer
planokonkaven Zink-Selenid-Linse zusammen und vergréflert im Verhiltnis 1: 3.6, was in der
gewiinschten Pixel-Skala von 0707 / Pixel resultiert. In der hinter der BaF; - Linse erzeugten Pu-
pillenebene befindet sich eine kithlbare Blende, welche einfallende thermische Strahlung von den
Instrumententeilen fiir die 0707 / Pixel- Skala abblocken soll. Um beim Betrieb mit gekiihlter
Blende Kondensation durch Luftfeuchtigkeit an derselben zu vermeiden, ist das Galileische Tele-
skop als evakuierbarer Hohlraum konstruiert, wobei die Linsen als Eintritts— bzw. Austrittsfen-
ster fungieren. Die Kiithlung der Blende selbst geschieht unter Ausnutzung des Peltier—Effektes.
Die Pupillenebene besitzt einen Durchmesser vom 3.39 mm in der 0707 / Pixel - Skala. Dies be-
deutet, daB eine korrekte Justierung des Galileischen Teleskopes zwecks genauer Uberlagerung
der Blendenoffnung mit der Pupillenebene sehr kritisch ist. Um dies bewerkstelligen zu kénnen,
werden in den Strahlenverlauf zwei planokonvexe Sammellinsen aus BK7 - Glas geklappt (PIL1
und PIL2 ), welche fiir den nachfolgenden Strahlenverlauf die Positionen der Fokalebenen und
der Pupillenebenen vertauschen. Dies bedeutet, das die Pupillenebene auf dem 3D-Bildzerleger
und die Fokalebene an der Position des 3D—Transmissionsgitters zu liegen kommt. Da es sich
bei Fokal - und Pupillenebene um konjugierte Ebenen im Sinne der Fourieranalyse handelt,
liefert die Wellenldngendispersion auch in dieser Situation sinnvoll verwertbare Resultate. Da-
her hat man nun auf dem Detektor das in seine Wellenldngenkomponenten aufgespaltene, vom
Bildzerleger zerteilte Bild der Pupille. Mit Hilfe der 3D - Software zur Datenaufnahme kann
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Abbildung 1.11: Optisches Design des Instrumentes ATM
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Parameter

Wert

Kathetenlédnge des
Prismas

31.8 mm Linge

Hypothenusenlinge des

Prismas 45.0 mm Léange
Prismenbreite 30.0 mm
Kriimmungsradius
der Hypothenusenfliche 7500.0 mm
Material multispektrales
Zinksulfid
Distanz des Prismas von
der ALFA Fokalebene 10.0 mm
physik. Durchmesser des
Spiegels MR1 7.7 mm
Kriimmungsradius 00
Umlenkwinkel 90°
Abstand von MR1 zum Prisma 10.0 mm
Abstand von MR1 zur
Linse LSC1 91.0 mm

Tabelle 1.7: Parameter der Optik fiir die Auswahl achsenferner Subaperturen
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man nun auf einem Monitor das rekonstruierte unzerlegte Bild der Pupille, gleichsam dem eines
Kamerabildes, darstellen. Jede Vignettierung kann damit leicht entdeckt und behoben werden.
Der hier entwickelte Mechanismus zur Pupillenabbildung stellt somit ein sehr gutes System zur
leichten Justage des Galileischen Telekopes dar. In Tabelle 1.8 sind die Parameter der optischen

Elemente von AIM aufgelistet.
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Sig. Element Radius 1 | Radius 2 | Mitten- @ Abstand
dicke | opt. EL
mm mm mm mm mm
Relais—System mit Vergroflerung 1:3.8
positive Abstand zu
LSC1 | BaF; - Linse 120.2 -120.2 8.5 25.0 21.0 Spiegel M*
90°- Umlenk - Abstand zu
MSC1 spiegel 00 - - 7.7 30.0 Linse LSC1
sphérischer
MSC2 Konkav- 1000.0 - - 19.0 575.4 Abstand zu
spiegel mit Spiegel MSC1
173° - Faltung
83°- Umlenk - Abstand zu
MSC3 spiegel 00 - - 19.0 180.0 Spiegel MSC2
Fokalebene Abstand zu
am 3D - 00 - - 6.4 280.0 Spiegel MSC3
Bildzerleger
Galilei-Teleskop mit VergroBerung 1:3.6
planokonvexe Abstand zu
LSC2 | BaF5 - Linse 49.0 00 11.6 25.0 30.4 Spiegel MSC1
Blende in Abstand zu
Pupillenebene - - 3.4 32.0 Linse LSC2
planokonkave Abstand zu
LSC2 | ZnSe - Linse 0 -43.7 5.1 25.0 63.4 Blende
Optik fiir die Pupillenabbildung
planokonvexe Abstand zu
PIL1 BKY7 - Linse 54.1 00 3.4 25.0 95.7 Linse LSC2
planokonvexe Abstand zu
PIL2 BKT - Linse 412.1 00 2.2 25.4 40.0 Spiegel MSC3

Tabelle 1.8: Parameter fiir das Relais-System, das Galilei-Teleskop und die Pupillenabbildeoptik von AIM
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1.4.3 Die optische Abbildungsqualitét
1.4.3.1 Theoretische Punktverwaschungsfunktion von ATM

Zur Bestimmung der durch die Optik des Instrumentes AIM induzierten Aberrationen wurde die
theoretische Bildqualitéit ermittelt. Es wurden dabei die Methoden der geometrischen Optikrech-
nung unter Beriicksichtigung von Beugungseffekten angewendet. Die Ergebnisse fiir achsennahe
und achsenferne Strahlen und fiir beide Pixelskalen sind in den Abbildungen 1.12 und 1.13
gezeigt. In oberen Teil von Abb. 1.12 ist die PSF, die durch die Optik fiir den achsennahen
Strahl bei der 0”/25-Pixel-Skala, erzeugt wird, zu sehen. Das entsprechende Gegenstiick fiir die
achsenferne Optik ist durch das untere Bild veranschaulicht. Das Gittermuster stellt die in die
Fokalebene des 3D-Spektrometers projizierten Pixel des Arraydetektors dar. Ein Pixel entspricht
0.25 Bogensekunden. Es zeigt sich, dal die AIM—Optik extrem kleine Aberrationen induzieren
muf, da die PSF das ungestoérte Beugungsbild des Teleskopes beschreibt. Das Airy—Scheibchen
fiillt nahezu ein einziges Pixel aus und der erste Beugungsring ist in den benachbarten Pixeln zu
erkennen. Der Durchmesser des ersten dunklen Ringes um das Airy—Scheibchen und damit per
definitonem der des Scheibchens selbst betriagt 0.28 +0.02 Bogensekunden. Zum Vergleich dieses
Resultates mit der PSF fiir ein 3.5m—Teleskop mit einer zentralen kreisformigen Abschattung
von 683.5 mm Radius wird im folgenden die entsprechende Formel hierfiir hergeleitet. Sei D der
Durchmesser des Primérspiegels, e D derjenige der Obskuration, R der Abstand der Fokalpositi-
on des Teleskopes von dessen Pupillenposition, dann 148t sich die Intensitdt an einem beliebigen
Punkt P in der Bildebene beschreiben durch:

I(P) = I(0)

1 [2J1 (v) _ 22A (sv)]2 (1.61)

(1 —g2)2 v gv

Es ist in diesem Zusammenhang I(0) die Intensitit im Zentrum der Bildebene und .J; die Bessel-
Funktion erster Ordnung, deren Argument v lautet

-6

wobei r den Abstand des Punktes P vom Zentrum der Bildebene definiert. Die Gréfle € nimmt
unter diesen Bedingungen den Wert 0.39 an. Der Durchmesser des ersten dunklen Ringes in
dieser Intensititsverteilung wird dann festgelegt durch folgende Gleichung

6 =2-1.058 (1.63)

D Tel

wobei 0 der Winkel ist, bei dem der erste dunkle Ring auftritt, A die Wellenlénge und Dr,; der
Durchmesser des Primérspiegels des Teleskopes. Aus dieser Formel ergibt sich der theoretische
Durchmesser des Airy—Scheibchens zu 0.274 Bogensekunden, welcher mit dem entsprechenden
Wert fiir das Instrument AIM, 0.28 + 0.02 Bogensekunden, innerhalb der Fehlergrenzen iiber-
einstimmt. In der Abbildung 1.13 sind die Punktverwaschungsfunktionen fiir die Optiken der
achsennahen Strahlen ( oberes Bild ) und der achsenfernen Strahlen ( unteres Bild ) zu sehen.
Analog wie bei Abb. 1.12 entspricht auch hier das iiber die PSF gelegte Gitter der in die
Objektebene des 3D—-Spektrometers projizierten rdumlichen Detektorenpixel, wobei die Skala
hier 0.07 Bogensekunden betragt. Der Durchmesser des Airy—Scheibchens besitzt den Wert von
0.29 + 0.02 Bogensekunden, was mit den Ausmaflen der Teleskop—PSF ebenfalls iibereinstimmt.
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Abbildung 1.12: Punktantwort des Instrumentes AIM fiir die 0’ 25-Pixel-Skala. Im oberen Bild ist das Resultat
der Optik fiir den achsennahen Strahl, um unteren das entsprechende fiir die achsenfernen zu sehen.
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Abbildung 1.13: Analog wie bei Abb 1.12, jedoch mit der 0”07-Pixel-Skala gerechnet.
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Parameter Wert

Rektaszension ( 2000.0 ) | 19° 18’ 52.45"
Deklination ( 2000.0 ) | +76° 47 33.1"

Magnitude mp 8.6
Magnitude my 7.1
Spektraltyp KO

Tabelle 1.9: Eigenschaften des Sternes HD 183051

1.4.3.2 Die Punktverwaschungsfunktion von ALFA /AIM/3D

Die Bestimmung der Punktantwort des kombinierten Systemes ALFA /AIM /3D im Ruhezustand,
d. h. wenn keine AO-Korrektur vorgenommen wird, ist aus mehreren Griinden erforderlich. Zum
einen, um die durch das optische Design induzierten statischen Aberrationen feststellen und
beseitigen zu konnen. Dies geschieht derart, indem an die 97 Piezo—Aktuatoren des deformier-
baren Spiegels ( DM ) individuelle, zeitlich konstante Offset— Spannungen angelegt worden sind.
Die dadurch entstehende Form der Spiegeloberfliche ist diejenige in der Ruheposition des DM,
welche die durch die Optiken verursachten Wellenfrontverzerrungen kompensiert und es somit
ermoglicht, dafl durch das Instrument selbst, d. h. bei Abwesenheit jeglicher atmosphérischer
Storung, ein nahezu perfektes Beugungsbild erzeugt wird. Dieses Bild repréisentiert dann zugleich
die statische aberrationsfreie Punktverwaschungsfunktion ( PSF ) des Systems ALFA/AIM/3D
und damit auch die dazugehérigen unverzerrten Wellenfronten. Es dient infolgedessen als Refe-
renzmafstab fiir die Berechnung der Gréfle der durch die Atmosphére induzierten Wellenfront-
fehler. Es ist desweiteren moglich, die Giite der wihrend der AO—Korrektur erzeugten, zeitlich
variablen PSF durch Vergleich mit dem statischen Gegenstiick beurteilen zu kénnen.

Um nun die Punktantwort des Systems ALFA /AIM/3D bestimmen zu kénnen, wurde eine Glas-
faser in die Fokalebene des Teleskopes gebracht. Deren Kerndurchmesser betrug 3.6 pm, was bei
einer Skala von 0”17/mm in der Teleskop-Fokalebene einer an den Himmel projizierten Grofie
von 0.6 Millibogensekunden entspricht. Die Faser arbeitet in monomodialen Weise fiir Wel-
lenldngen im nahinfraroten Bereich.

Abbildung 1.14 zeigt das rekonstruierte K-Band-Bild der Glasfaser, aufgenommen mit einer
Pixel-Skala von 007, wobei hier jedes wahre Pixel in 4 x 4 Pixel unterteilt worden ist, um
das Resultat geeignet glitten zu kénnen. Jedes Pixel in Abbildung 1.14 entspricht somit einer
Winkeldifferenz von 0/018. Das Resultat ist ein nahezu perfektes Beugungsbild der Glasfaser—
Punktquelle. Der Durchmesser des ersten dunklen Ringes, welcher das Airy—Scheibchen von dem
ersten Beugungsring trennt, betrigt, wenn es der Abbildung 1.14 entnommen wird, 16 +1 Pixel.
Da in dieser Abbildung jedes Pixel 07018 entspricht, betrigt der Durchmesser in Bogensekunden
somit (/288 + (”/018. Der Durchmesser des Airy—Scheibchens des Teleskop—Beugungsbildes be-
tragt 0.274 Bogensekunden ( siehe dazu Kapitel 1.4.3.1 ), welcher mit dem beobachteten Wert
innerhalb dessen Fehlergrenzen iibereinstimmt.

Eine Beweis fiir die grofle Leistungsfihigkeit der AO—Korrektur wird in Abbildung 1.15 an-
getreten. Dort wird das rekonstruierte K-Band-Bild des Sternes HD 183051 gezeigt, dessen
Eigenschaften in Tabelle 1.9 aufgefithrt sind. Dieser Stern wurde aufgenommen, um die in-
strumentelle PSF, die wiahrend einer AO-Korrektur erzeugt wird, zu erhalten, damit sie mit
der statischen PSF verglichen werden kann. Desweiteren kénnen dann auch die Ergebnisse der
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Abbildung 1.14: K - Band - Bild einer Glasfaser, aufgenommen mit ALFA/AIM /3D

anschliefenden Beobachtung des Doppelsternsystemes HEI 7, welche in Kapitel 1.4.4.1 genauer
besprochen wird, beurteilt werden. Auch in Abb. 1.15 sind die wahren Pixel wieder durch 4 x
4 virtuelle Pixel geteilt worden, so daf§ die Pixelskala (//018 betréigt. Die Airy - Stuktur ist hier
sehr gut zu erkennen und ihre Parameter stimmen mit denen fiir die Glasfaser nahezu iiberein.
Der Durchmesser des ersten dunklen Ringes ist 18 4+ 1, was einem Wert in Bogensekunden von
0”315 + 0”018 entspricht. Innerhalb der Fehlergrenzen stimmt dieses Ergebnis mit den entspre-
chenden fiir die Glasfaser iiberein.

Die soeben diskutierten Resultate zeigen offensichtlich, dal mit Einsatz der Instrumentenkom-
bination ALFA/AIM/3D die rdumliche Auflésung nahezu lediglich durch das vom Teleskop
induzierte Beugungsmuster begrenzt wird. Es werden fast sdmtliche atmosphérisch verursachte
Verzerrungen durch das AO—-System korrigiert und bei entsprechender Kalibrierung des DM kei-
ne statischen Aberrationen durch die Instrumentenoptik erzeugt. Es ist somit moglich geworden,
abbildende Feldspektoskopie an der Beugungsgrenze des Teleskopes zu betreiben.
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Abbildung 1.15: K-Band-Bild des Sternes HD 183051, aufgenommen mit ALFA/AIM/3D

1.4.4 Erste astronomische Ergebnisse
1.4.4.1 Das Doppelsternsystem HEI 7

Eine hervorragende Demonstration der rdumlichen Auflésungsfihigkeiten von ALFA/AIM/3D
stellt die Beobachtung von Doppelsternsystemen dar, deren Komponenten geeignet eng beiein-
anderliegen, d. h. nur zwischen 0”2 und 03 separiert sind, und von denen vermutet wird, daf§
diese unterschiedlichen spektralen Klassen angehoren. Ein solches Objekt stellt HEI 7 dar, von
dem bisher lediglich der Spektraltyp des Primérsystems bekannt gewesen ist. Im Rahmen der
Kampagne vom Juli/August 1998 wurde HEI 7 am 3.5m—Teleskop der Calar—Alto—Sternwarte
mit ALFA/AIM/3D beobachtet. Die folgende Diskussion wird zeigen, dafl es zum erstenmal
gelungen ist, ein eng beieinanderliegendes Doppelsternsystem rdumlich aufzulésen und damit
zugleich der schwicheren sekundédren Komponente einen Spektraltyp zuzuordnen.

Das System HEI 7 ist im Washington Double Star Catalog ( WDS ) unter der Bezeichnung
037445536 aufgelistet ( siehe auch Heintz 1990 [28] ). Dessen primire Komponente, welche
auch unter der Bezeichnung HD 197443 bekannt ist, besteht selbst wieder aus einem spektro-
skopischen und photometrischen Doppelsternsystem ( im nachfolgenden mit AB bezeichnet ),
welches jedoch von ALFA/AIM/3D nicht aufgelost worden ist. Somit ist HEI 7 eigentlich ein
Dreifachsternsystem ( Hershey 1975 [29] ). Die Periodizitdt von AB betrigt ungefihr sechs
Stunden, dessen Magnitude im Sichtbaren my = 7.1, und dessen Spektraltyp ist als KO V
identifiziert worden. Die Massen der beiden Sterne von AB betragen 1.1 + 0.3Mg ( A ) und
0.4 £ 0.1Mg ( B ). Die sekundire Komponente von HEI 7 ( im nachfolgenden mit C bezeich-
net ) befand sich laut ephemeridischen Berechnungen im Jahr 1998 in einem Abstand von 0.23
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Jahr  Separation P. A. Jahr  Separation P. A.

1990.0 07562 296.98° | 2000.0 0”396 182.51°
1991.0 0”524 303.30° | 2001.0 07463 194.23°
1992.0 07481 311.83° | 2002.0 0”519 203.16°
1993.0 07432 322.18° | 2003.0 0”566 210.48°
1994.0 0”375 335.47° | 2004.0 07605 216.77°
1995.0 07307 354.11° | 2005.0 07636 222.37°
1996.0 07231 24.41° | 2006.0 07662 227.48°
1997.0 07181 78.97° | 2007.0 07683 232.25°
1998.0 07228 135.23° | 2008.0 07698 236.77°
1999.0 0”315 165.32° | 2009.0 0”709 241.13°

Tabelle 1.10: Separation und Positionswinkel zur Quantifizierung der durch das Sternsystem HEI 7 ( AB- C )
beschriebenen Kreisbahn ( Daten entnommen aus Hershey 1975 [29] und WDS )

Bogensekunden von AB entfernt ( Hershey 1975 [29] ). Der Positionswinkel ( P. A. ) in dieser
Zeit soll bei 135° liegen. In Tabelle 1.10 sind die Daten fiir die Kreisbahn, die das System AB
- C beschreibt fiir einen Zeitraum von 20 Jahren aufgelistet ( Hershey 1975 [29] ). Der Stern C
besitzt eine Magnitude von my = 10.0 sowie eine Masse von 0.58 +0.14M . Das Gesamtsystem
AB - C selbst weist eine Periodizitdat von 30.5 Jahren auf und seine Entfernung betrigt 24 pc.
In Tabelle 1.11 sind die Eigenschaften von HEI 7 noch einmal zusammengefafit. Nimmt man
an, daf} seine beiden Komponenten AB und C derselben spektralen Klasse angehéren, dann 148t
sich aus dem Unterschied in deren Magnituden von Amy = 2.9 der Spektraltyp von C zu MO
V abschitzen. Der obere Teil der Abbildung 1.16 zeigt das rekonstruierte K-Band—Rohbild
des Doppelsternsystemes HEI 7, aufgenommen mit einer Pixelskala von 0707. Auch in dieser
Abbildung wurden die wahren Pixel durch 4 x 4 kiinstlich definierte Pixel geteilt, so dafl in
dieser Abbildung die Skala 07018 / Pixel betréigt. Im unteren Teil des Bildes ist das mit der
instrumentellen Punktverwaschungsfunktion von ALFA/AIM/3D entfaltete Resultat zu sehen.
Die beiden Komponenten des Doppelsternsystems sind dort klar voneinander aufgelést und gut
zu erkennen, wobei im undekonvolvierten rekonstruierten K-Band-Bild ( oberer Teil von Abb.
1.16 ) die sekundire Komponente auf dem ersten Airy-Ring der priméiren Komponente zu liegen
kommt ( siehe Markierung ).

Der obere Teil der Abbildung 1.17 zeigt die dazugehorigen K-Band-Spektren im Wellenldngen-
bereich von 2.15 bis 2.4 ym bei einer Auflosung von R = 2000. Diese wurden aus quadratischen
Aperturen mit einer Seitenlinge von 0”21, welche auf die jeweiligen Intensititsmaxima von AB
bzw. C zentriert worden sind, extrahiert. Die schwarze Linie zeigt dabei das Profil des priméren
Systems AB, wihrend die gepunktete Linie dasjenige des sekundéren Sternes C darstellt. Das
Signal-Rausch—Verhéltnis der Kontinuumsstrahlung liegt bei ca. 35 fiir AB und bei ca. 20 fiir
C. Im unteren Teil dieses Bildes sind zum Vergleich die Spektren eines KO V— sowie eines K5
V-Sternes gezeigt ( entnommen aus Kleinmann et al. 1986 [35] ). Betrachtet man die Spektren
von HEI 7, so fillt auf, das die 2CO ~Bandenképfe, das Ca-Triplett bei ca. 2.2614, 2.2631
und 2.2657 pm, die Fe-Absorptionslinien bei 2.225 ym und 2.235 ym sowie das Na—Dublett
bei 2.2062 und 2.2090 pm der sekundiren Komponente C ungefahr die doppelte Linientiefe als
die des Priméirsystems AB besitzen. Dieses Verhalten zeigen auch die entsprechenden Linien
des KO V—Sternes gegeniiber denen des Vertreters des Spektraltyps K5 V. Die Tiefe der Mg—
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Abbildung 1.16: Rekonstruiertes K-Band-Rohbild des Doppelsternsystemes HEI 7 ( oben ) und mit der in-
strumentellen PSF von ALFA/AIM/3D in Abb. 1.15 entfaltete Version ( unten )
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Abbildung 1.17: Oberer Teil: NIR. - Spektren des langwelligen Bereiches des K-Bandes der priméren Kompo-
nente AB ( schwarze Linie ) sowie der sekundiren Komponente C ( gepunktete Linie ). Unterer Teil: Spektren
eines KO V- und eines K5 V—Sternes ( Kleinmann et al. 1986 [35] )
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Parameter Wert

Gesamtsystem AB - C

Rektaszension ( 2000.0 ) 20° 37.4'
Deklination ( 2000.0 ) +75° 36’
Entfernung 24 pc
Separation 0723 ( 1998 )
Positionswinkel ( P. A.) 135° ( 1998 )
Periodizitit des Systems AB - C | 30.5 Jahre

Primire Komponente AB ( eigenes Doppelsternsystem )

Magnitude my, 7.1
Spektraltyp KOV
Periodizitit ca. 6 Stunden
Masse des Sternes A 1.1+ 0.3M;
Masse des Sternes B 0.4+0.1M,

Sekundire Komponente C

Magnitude my, 10.0
Masse des Sternes C 0.58 + 0.14M,

Tabelle 1.11: Parameter des Doppelsternsystems HEI 7, entnommen aus Hershey 1975 [29]

Absorptionslinie bei 2.27 ym ist hingegen in allen Spektren nahezu gleich. Bei den anderen Linien
kann wegen des gegebenen Signal-Rausch—Verhéltnisses keine Aussage gemacht werden. Diese
rein qualitativen Analysen legen bereits nahe, das der Spektraltyp der sekundiren Komponente
im Bereich der K5 V-Klasse anzusiedeln ist. Die folgende quantitative Betrachtung soll dieses
Resultat noch etwas mehr erhiirten. Das Verhiltnis R der Aquivalentbreite einer bestimmten
Linie der priméiren Komponente AB zu der entsprechenden des Sternes C, lautet

R = 2
C
wi®

Jjme= (1= f{17)d
e (1= 1i)ax

min

(1.64)

wobei f) die normalisierte Fluldichte in den Spektren darstellt. Fiir Ap,;, und Apq wurden die
dazugehorigen Werte aus Kleinmann et al. 1986 [35] herangezogen. Es muf jedoch in diesem
Falle noch beriicksichtigt werden, dafl die Komponente C auf dem ersten Beugungsring des
Systemes AB zu liegen kommt, so dafl deren Spektren Beitrige von AB enthiilt. Diesem Effekt
muf folglicherweise in Gleichung 1.64 Rechnung getragen werden, so dafl diese modifiziert wird
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Linien R von R von R von
(AB/C) | (KO V/K5V) | (KO V/M2+ V)
Br v 1.83+1.39 | 1.50+0.59 2.0+ 1.37
Ca-Triplett 0.55+0.16 | 0.51 £ 0.04 0.61 & 0.05
(2 — 0)!2CO-Bandenkopf | 0.47 +0.08 | 0.46 & 0.03 0.53 +0.01

Tabelle 1.12: Aquivalentbreitenverhiltnisse einiger Absorptions— und Emissionslinien, berechnet fiir die primire
Komponente AB zum Stern C. Zum Vergleich sind die entsprechenden Werte fiir einen K0 V- zu einem K5 V-
Stern sowie einem K0 V- zu einem M2+ V-Stern aufgelistet. Letztere wurden aus Daten von Kleinmann et al.
1986 entnommen [35]

zu:

AB
R
C
wi®
Jrez (1= [

Jmax (1= fiO)dx =T fhmex (1= f{4P))d

main

(1.65)

Der Faktor T' stellt das Verhiltnis zwischen den Intensititen der instrumentellen PSF in den-
jenigen Aperturen, aus welchen die Spektren der Komponenten AB bzw. C extrahiert worden
sind, dar. Damit 148t sich fiir I" schreiben:

r— Ipsp(Apertur des Spektrums wvon C)
~ Ipsr(Apertur des Spektrums wvon AB)

(1.66)

Aus den experimentellen Daten ist dieser Faktor I' zu 0.086 bestimmt worden. In Tabelle 1.12
sind diese Ergebnisse fiir eine Reihe von Absorptions— und Emissionslinien aufgelistet. Zum
Vergleich sind Resultate, welche aus den relativen Linienstérken, die zusammen mit den Spektren
in Kleinmann et al. 1986 [35] publiziert worden sind, denjenigen aus den ALFA/AIM/3D-
Beobachtungen gegeniibergestellt. Es wurden dabei Aquivalentbreitenverhiltnisse von einem
KO V- zu einem K5 V-Stern sowie von einem KO0 V- zu einem M2+ V-Stern verwendet. Es
ergibt sich fiir die Br—y—Emissionsline, das Ca—Triplett sowie die beiden CO-Bandenkoépfe somit
eine relativ gute Ubereinstimmung zwischen denjenigen aus den ALFA /AIM/3D-Beobachtungen
und den aus Literaturangaben ermittelten Resultaten. Der groBe Fehler bei der Br—y—Linie
resultiert aus dem gegebenen Signal-Rausch—Verhéltnis, dafl Folge der knapp zur Verfiigung
stehenden Beobachtungszeit gewesen ist. Nichtsdestotrotz kann somit festgestellt werden, daf die
sekundire Komponente C in HEI 7 einen Spektraltyp zwischen K5 V und M2+ V aufweist. Somit
ist es im Rahmen dieses Experimentes zum erstenmal gelungen, ein eng beieinanderliegendes
Doppelsternsystem raumlich und spektroskopisch aufzulésen.

1.4.4.2 Der Herbig Ae/Be Stern BD + 40°4124

Ein interessantes Forschungsgebiet, das mit den Moglichkeiten von ALFA/AIM /3D erschlossen
werden kann, ist das Studium der Mechanismen und Vorgénge, welche bei der Sternentstehung
ablaufen. Speziell ist hier die Natur von Gas— und Staubhiillen, welche die entstehenden Sterne
umgeben, von Interesse. Fiir solche Vorhaben eignet sich der Herbig Ae/Be Stern BD +40°4124
und die ihn umgebenden Sterne sehr gut, da wegen ihrer relativen Nihe von ca. 1000 pc durch
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Objekt Spektraltyp logTes in K Ay inmag L/L; M/Mg log Alter in yrs
BD + 40°4124 B2 Ve 4.312 3.6-3.8 4.10 13 4.8
V1686Cyg B5 Ve 4.140 42-67 2771 45 5.8
V1318Cyg Nord | mid A-Fe - >7 - >1 -
V1318Cyg Sud mid A-Fe - > 8 - >1 -

Tabelle 1.13: Stellare Parameter einiger Objekte aus der Sterngruppe um BD + 40°4124 - Daten entnommen
aus Hillenbrand et al. (1995)

dem Einsatz von ALFA/AIM/3D rdumliche Auflésungen von ca 150 bis 200 A. U., d. h. auf
Sonnensystemskalen erreicht werden kénnen.

Die in die Herbig Ae/Be Klassifikation eingereihten Sterne haben in ihrer Entwicklung die
Hauptreihe im Hertzsprung Russel Diagramm noch nicht erreicht. Ihr Spektraltyp ist sehr frith
( entweder B oder A ) und sie sind noch teilweise oder vollstindig von Gas—und Staubwolken
umgeben, welche das von den Sternen hauptsichlich in UV-Bereich emittierte Licht absor-
bieren. Dabei heizen sich die Staubwolken auf und senden thermische Strahlung, welche im
FIR-Bereich ihr Maximum erreicht, aus. Bei den Gaswolken hingegen werden ionisierte Teil-
chen erzeugt, die in Rekombinationsprozessen Energie abstrahlen, welche in den Sternspektren
in Form von Emissionslinien auftreten. Das Vorhandensein dieses Phinomens wird bei der Klas-
sifikation dieser Sterne durch das Anhéngen des Kleinbuchstabens e an die Spektraltyp—Notation
( iiblicherweise A ober B ) beriicksichtigt. Die Masse von Herbig Ae/Be—Sternen ist mindestens
gleich dem Dreifachen der Sonnenmasse, so dafl sie das hochmassige Komplementiar zu den
T—Tauri Vorhauptreihen—Sternen darstellen. Zusétzlich weisen die Spektren von Herbig Ae/Be—
Sterngebieten starke Wasserstoff-Rekombinationslinien auf.

BD + 40°4124 ist der massereichste Stern und das Zentrum einer Ansammlung von mindestens
33 ahnlichen stellaren Objekten, welche u. a. den Herbig Ae/Be Stern V1686Cyg sowie das
Doppelsternsystem V1318 Cyg enthélt ( Hillenbrand et al. 1995 [30] ). Dabei sind 80 % von
ihnen in einen Gebiet mit einem Radius von 0.15 pc um das Zentrum konzentriert. Die Abbil-
dung 1.18 zeigt ein 80 x 80 Bogensekunden K-Band-Bild dieser Region, aufgenommen mit
der Weitfeld IR Kamera Q Cass unter Anwendung von ALFA ( Davies et al. 1998 [16] ). Fir
die AO—Korrektur wurde BD + 40°4124 selbst als natiirlicher Leitstern ausgewihlt, wobei 18
Moden verwendet worden sind und die Bildaufnahmefrequenz des Shack—Hartmann—Sensors 75
Hz betrug. Der Einsatz einer hoheren Frequenz ist durch die geringe sichtbare Magnitude des
Leitsternes von my = 10.6 nicht moglich gewesen. Alle Sterne in dieser Gruppe sind zwischen
0.1 und 3 Myr alt, wobei das mittlere Alter dieser Population unter 1 Myr liegt. ( Hillenbrand et
al. 1995 [30] ). Sie stellen somit ideale Objekte fiir die Untersuchung der Mechanismen bei der
Sternentstehung dar. Bisherige Untersuchungen haben gezeigt, daf sich die leichten und die mas-
siven Sterne im gleichen Zeitraum formiert haben miissen. Mindestens die Hélfte von ihnen sind
noch in Gas— und Staubhiillen eingebettet oder besitzen Anzeichen fiir zirkumstellare Scheiben
mit Akkretionsaktivitdt ( Hillenbrand et al. 1995 [30] ). In Tabelle 1.13 sind die stellaren Para-
meter von BD + 40°4124 und einiger anderer wichtiger Komponenten dieser Gruppe aufgelistet.
Betrachtet man in Abbildung 1.19 das Spektrum von BD + 40°4124 im kurzwelligen K-Band—
Bereich, so fillt auf, dafl auler den atomaren Wasserstoff—-Emissionslinien von Br—§ und Br—y
keine weiteren spektralen Phidnomene auftreten. Da es sich bei BD + 40°4124 um einen Stern
der Spektralklasse BV handelt, liegt das Nichtvorhandensein von Absorptionslinien im Bereich
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Abbildung 1.18: 80 x 80 Bogensekunden K-Band- Bild des Feldes um den Stern BD +40°4124, aufgenommen
mit der Weitfeld IR Kamera 2 CASS und ALFA ( R. I. Davies und Team ALFA [16] )

des zu Erwartenden ( Lancon et al. 1992 [45] ). Die Emissionslinien der Brackett—Serie rithren
dagegen von der Fall-B-Rekombination ionisierter Wasserstoffatome in der Gashiille, welche
durch die UV-Strahlung des Sternes erzeugt worden sind, her. Die hohe effektive Temperatur
von B-Sternen, die im Bereich von 20000 K liegt, 148t einen Anstieg des Kontinuum—Flusses zu
kiirzeren Wellenldngen hin erwarten. Statt dessen wird eine Zunahme zu lingeren Wellenlingen
hin beobachtet. Daraus kann geschlossen werden, das die beobachtete Strahlung hauptséchlich
durch die thermische Emission von heiflem Staub, welcher die Sterne umgibt, verursacht wird.

Die Extinktion, welche durch den interstellaren Staub hervorgerufen wird, kann aus den Verhélt-
nissen der Linienstirken der Br—§ und der Br—y—Emissionslinien berechnet werden. Dabei wird
zuerst von den beobachteten Intensitéten der beiden Emissionslinien ausgegangen, welche lauten

Ig% = Igfe (1.67)
I = Igire ey (1.68)

wobei g5 bzw. T, die optischen Opazitéten der zirkumstellaren Materie bei den entsprechen-
den Wellenlidngen ist.

Eine geeignete Kombination der Gleichungen 1.67 und 1.68 fithrt dann zu einem Ausdruck, mit
welchem die Differenz zwischen den optischen Opazititen bei zwei verschiedenen Wellenlidngen
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Das Absorptionsgesetz von Landini [46] liefert einen direkten Zusammenhang zwischen A7 und
den entsprechenden Wellenlédngen.

A 6
AT = TBrvy l<A§r6> - 1] (170)
Ty

wobei a = —1.85 +0.05 ein aus spektroskopischen Messungen im IR—- Bereich bestimmter Para-
meter ist.

Die Gleichsetzung von 1.70 mit 1.69 ergibt einen Ausdruck fiir 7p;,. Um schlielich einen Wert
fiir die Absorption Ay zu erhalten, mufl die Differenz A7y zwischen der optischen Opazitét
bei der betrachteten Wellenldnge und derjenigen bei Ay = 600.00 nm gemél dem Gesetz von
Landini berechnet werden. Somit ergibt sich fiir Ay

Ay = (2.5logip(e)) x Aty (1.71)
= (2.5logio(€e)) X TBry [( Av ) - 1]

>\B7"7

Gleichung 1.72 ist die Extinktion in Einheiten von Magnituden. Das aus dem aufgenommenen
Spektrum ( Fig 1.19 ) ermittelte Verhiltnis der Linienstirken von Bry zu Brd betrigt 2.83,



KAPITEL 1. SPEKTROSKOPIE AN DER BEUGUNGSGRENZE DES TELESKOPES 51

wohingegen der intrinsische Wert bei 1.52 liegt ( Osterbrock 1989 [60] ). Die Wellenléngen fiir
die Bry— und die Bré—Emission betragen 2.166 pm bzw. 1.945 ym ( Tokunaga 1995 [71] ), so
dafB sich ein Wert fiir die Extinktion Ay von 29 mag ergibt. Dieses Resultat kann durch die
Verwendung der Extinktionskurven und der daraus abgeleiteten Gleichungen von Howarth [32]
verifiziert werden. Die Absorption kann durch

AA
Ay = R—— 1.72
v=H3% (1.72)
wobei AA gemifl Gleichung 1.72 berechnet wird, aber hier anstelle Aty die Grofle A7, welche

durch den Zusammenhang 1.69 definiert ist, zu verwenden ist. AX ergibt sich aus
AX = X(CCBT"/) - X(‘TBT(S) (173)

Nach Howarth [32] ist X(x) ein MaB fiir die Extinktion, welche im IR-Bereich beschreiben wird
durch
X(z) =[(1.86 — 0.48z)z — 0.1]z (1.74)

mit z = % Wird fiir die Konstante R der Wert 3.1 ( Howarth 1983 [32] ) verwendet, so ergibt
sich hier ein Wert fiir Ay von 29.9 mag.

Die entsprechenden Resultate betragen nach ( Hillenbrand et al. 1995 [30] ) fiir den optischen Be-
reich 3.6 bis 3.8 mag und den Radiobereich bei ca. 2.6 mm 45 mag. Es {iberrascht, daf} scheinbar
die Absorption zu groferen Wellenldngen hin zunimmt, wo doch normalerweise der gegenteili-
ge Trend zu erwarten ist. Dieser Widerspruch kann derart erklirt werden, wenn angenommen
wird, daf sich der lichtabsorbierende Staub mit dem Gas, welches die Emissionslinien erzeugt,
raumlich vermischt. Somit wiirden im optischen nur die Oberflichen dieser Staub—Gas—Wolken
beobachtbar sein, so dafl das von diesen ausgesendete Licht wenig extingiert wird, da es durch
wenig Materie hindurch beobachtet wiirde. Im Infraroten hingegen wére es infolge der geringeren
Absorption bei lingeren Wellenldngen méglich, tiefer in diese Gemische hineinzusehen, und die
von dort emittierenden Quellen erschienen stirker gerotet, weil diese durch mehr Staub hindurch
detektiert werden wiirden. Dieser Effekt verstirkt sich natiirlich dann im Radiobereich, und die
Werte fiir Ay werden dann maximal. Diese Hypothese wird gestiitzt durch Arbeiten von Wood
et al. [76], welche bei der Beobachtung von ultrakompakten HII- Regionen und Staubwolken
um junge Sterne ( Spektraltyp O oder B ) nachwiesen, dafi diese im Radiowellenbereich einer
ilteren spektralen Klasse anzugehoren schienen als im FIR-Bereich. Auch diese Erscheinung
konnte nur durch die Vermischung der linienemittierenden HII-Regionen mit dem absorbieren-
den Staub erklidrt werden. Das lingerwellige Licht erfuhr, da es durch mehr Materie hindurch
beobachtet wurde, demnach auch mehr Absorption und die Lichtquelle erschien stirker gerotet.
Aus der Neigung des Kontinuums im Spektrum von Abbildung 1.19 sowie der fiir den NIR-
Bereich bestimmten Extinktion Ay 148t sich die Temperatur von zirkumstellaren Staubwolken
im K-Band bestimmen. In diesem Wellenléingenbereich dominieren die heifiesten und damit die
dem Stern am nichsten gelegenen Komponenten, deren Maximaltemperatur iiblicherweise um
die 1000 K betrédgt. Die kiihleren Teile geben den Hauptteil ihrer Strahlung hingegen bei gerin-
geren Frequenzen ab. Es seien im folgenden die geringen spektralen Beitridge des Sternes selbst
vernachléssigt und angenommen, dafl das Intensitdtsprofil des heiflen Staubes dem Planckschen
Gesetz folgt, also Schwarzkorperstrahlung vorhanden ist. Diese wird dann beschrieben durch:

2hc? 1

(1.75)

mit dem Planckschen Wirkungsquantum h = 6.6256 x 1073*Js, der Lichtgeschwindigkeit
c=2.997925 x 102 ms~! und der Boltzmann Konstante k = 1.3805 x 10723 JK~I.



52  KAPITEL 1. SPEKTROSKOPIE AN DER BEUGUNGSGRENZE DES TELESKOPES

Das Verhéltnis aus dieser Intensitiat bei verschiedenen Wellenldngen ist gleich dem der entspre-
chenden, auf Einfliisse der Extinktion korrigierten Flufidichten F )Z;"". Setzt man fiir letztere
Werte aus dem gemessenen Spektrum ein, so ergibt sich:

B _ B (1.76)
F/{Z" B,
A3 exp(he/AokT) — 1
X5 exp(he/AET) —1

Die Temperatur, die aus dieser Gleichung ermittelt wird, ist dann diejenige des Objektes. Die
wellenldngenabhéingige Extinktion Ay und die damit verbundene Opazitit 7, werden aus Ay
nach folgenden Gleichungen bestimmt ( Koornneef 1983 [36] ):

Ay = 0.3665917 16825 4, (1.77)
A
— 1.
™ 2.5lg(e) (1.78)

Der extinktionskorrigierte Fluf3 F};"t’" lautet:
F{Mr = FReobe™ (1.79)

Aus dem Spektrum in Abb. 1.19 wurde das Verhéiltnis der extinktionskorrigierten FluBdichten
bei den Wellenléingen A\; = 1.9625 pym und Ao = 2.1525 pm gebildet, welches 0.8251+0.031 betragt.
Die daraus gewonnene K-Band-Temperatur T nimmt dann den Wert von 991+60 K an. Aus die-
sem Ergebnis 148t sich dann der innerste Abstand der Staubkérner vom Sternkérper abschéitzen.
Unter der Annahme, das sich die einzelnen Partikel mit dem sie umgebenden Strahlungsfluff im
thermischen Gleichgewicht befinden, kann postuliert werden, dafl die vom Stern aufgenommene
Strahlungsleistung Ps gleich der abgegebenen Pg, charakerisiert durch die Temperatur T, ist.
Die von einen einzelnen Staubkorn emittierte Leistung Pg lautet unter Verwendung des Stefan—
Boltzmannschen Gesetzes:

Pg = 4woRET* (1.80)

mit der Stefan-Boltzmannsche Konstante o = 5.67 x 108Wm?2K ~* sowie dem Radius Rg des
als kreisformig angenommenen Staubkornes. Befindet sich dieses in einem Abstand Rp von der
Mitte des Sternes, so ist die von ihm absorbierte stellare Strahlungsleistung:

2
_ 2 4 mRg

mit Rs und T¢ss als Radius und effektive Temperatur des Sternes. Aus dem Ansatz

Pg = Ps (1.82)
folgt schlieBlich fiir Rg
1 T2
Rp 272 Rg (1.83)

Die Temperaturen 7' und Tesy sind 990 K bzw. 20510 K ( Hillenbrand et al. 1995 [30] ). Somit
ergibt sich als Abschétzung fiir den innersten Abstand der zirkumstellaren Staubwolken der
Wert von 215 Sternradien.
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1.5 Zusammenfassung

Das Projekt, abbildende Nahinfrarot—Spektroskopie an der Beugungsgrenze des Teleskopes zu
betreiben, hat zu folgenden Einsichten und Resultaten gefiihrt:

e Um rdumlich hochauflésende astronomische Forschung von erdgebundenen Teleskopen aus,
welche bis an deren Beugungsgrenze heranreicht, zu betreiben, ist der Einsatz von adap-
tiven Optik—Systemen ( AO-System ) zur Korrektur der atmosphérisch induzierten Bild-
verwaschungen notwendig, da ansonsten das Auflésungsvermégen durch die Turbulenzen
in der Lufthiille diktiert wird.

e Die Kombination des am Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik ( MPE ) ent-
wickelten Nahinfrarot—Feldspektrographen 3D mit dem laserleitsterngestiitzten adaptiven
Optik—System ALFA des 3.5m-Teleskopes auf dem Calar Alto/Spanien stellt eine geeig-
nete instrumentelle Realisierung des oben genannten Projektes dar. Zum einen wird es da-
durch moglich, die Punktverwaschungsfunktion des optischen Gesamtsystemes, die beim
Einsatz von adaptiver Optik nicht rotationssymmetrisch und auch zeitlich variabel sein
kann, in beiden rdumlichen Dimensionen und damit eindeutig zu bestimmen. Desweiteren
wird ein zweidimensionales Feld am Himmel unter denselben atmosphérischen Bedingung-
en und Korrekturen wéahrend einer einer einzigen Integration unter hochster rdumlicher
Auflésung spektroskopiert. Dieses zeitsparende Verfahren ist besonders im Hinblick auf das
eventuell langwierige Verfahren der Einkoppelung des Laserleitsternes in das AO—System
wichtig.

e Die Beobachtung mit laserleitsterngestiitzen adaptiven Optik—Systemen erfordert spezielle
Techniken, um einerseits eine verniinftige Korrektur der Bildverwaschungen zu erreichen,
als auch um die zur Verfiigung stehende Beobachtungszeit optimal auszunutzen. Ersteres
kann durch eine geeignete Plazierung des natiirlichen Leitsternes und des Laserleitsternes
sowie der Beobachtungsaperturen relativ zum Objekt bewerkstelligt werden. Der zweite
Punkt kann derart verwirklicht werden, indem man es zwecks Aufnahme reinen Himmels
vermeidet, das Teleskop immer wieder vom Objekt wegzubewegen, um es nach Beendigung
dieser Integration erneut auf dieses zu zentrieren und die Leitsterne einzukoppeln. Statt-
dessen kann eine geeignete quellenfreie Stelle innerhalb des ALFA-Blickfeldes ausgewéhlt
werden und diese zusammen mit dem Objekt abwechselnd in das Spektrometer umgelei-
tet werden. Die hierfiir notwendige Optik wurde in Rahmen dieser Dissertation durch das
Instrumentenmodul ATM realisiert.

e Mit der Instrumentenkombination ALFA /AIM/3D konnten die Bildverzerrungen der-
art kompensiert werden, dal die Punktverwaschungsfunktion eines einzelnen Sternes, d.
h. einer Punktquelle, dem Beugungsbild des Teleskopes nahezu identisch gewesen ist, wo-
mit der instrumentelle Beweis fiir die Moglichkeit, beugungsbegrenzte Spektroskopie von
terrestrischen Observatorien aus zu betreiben, erbracht worden ist.

e Mit ALFA /AIM/3D ist es zum erstenmal gelungen, von einem erdgebundenen Teleskop
aus ein spektroskopisches Doppelsternsystem ( HEI 7 ) mit 0.2 Bogensekunden Separation
am Himmel rdumlich aufzulésen und der bis dahin nicht klassifizierbaren Sekundéirkom-
ponente einen Spektraltyp zuzuordnen.



Kapitel 2

Die stellare Kinematik in der
Galaxie NGC 3115

2.1 Einleitende Bemerkungen

2.1.1 Das wissenschaftliche Forschungsgebiet dieser Arbeit

Eine der groflen Fragen in der zeitgendssischen Astronomie ist die Existenz der sogenannten
Aktiven Galaxien ( AGNs ), welche im Universum in verschiedenen Erscheinungsformen
beobachtet werden kénnen. Speziell ist hierbei von Interesse, was die Ursache fiir die Vielzahl
der Vorginge bildet, welche die AGNs definieren und sie somit iiber die normalen Galaxien
hinausheben. In folgenden sollen nun die wichtigsten Klassen, in welche sich die aktiven
Galaxien unterteilen lassen, vorgestellt sowie ihre innewohnenden Charakeristika angesprochen
werden.

Eine Klasse dieser AGNs bilden die Radiogalaxien, mit denen das Auftreten eines nichtther-
mischen Spektrums im Radiowellenbereich verbunden ist. Die Radioleuchtkraft bei diesen
Galaxien liegt typischerweise zwischen 10?3 und 10%® Watt und kann damit genau so grof8 sein
wie die einer normalen Galaxie. Die Radioemission wird durch die Synchrotonstrahlung von
in Magnetfeldern beschleunigten Elektronen erzeugt. Es ist ein bis heute noch nicht geklirtes
Problem, wie diese Elektronen und die Magnetfelder entstehen und woher die Elektronen ihre
Energie beziehen.

Desweiteren existieren die sogenannten Seyfert—Galaxien, welche sich grob in zwei Gruppen
unterteilen lassen. Allen gemeinsam ist ein nichtstellares Spektrum, welches im Ultravioletten
am stirksten emittiert. Auflerdem gehoren sie zur Klasse der Spiralgalxien, besitzen jedoch einen
extrem hellen Kern, dessen Leuchtkraft zwischen 10%¢ und 10%® W liegt und damit derjenigen
der restlichen Galaxie gleichkommt. Das von diesen Kernen ausgesendete Spektrum bildet die
Grundlage fiir die Gruppeneinteilung der Seyfert—-Galaxien. Sind die erlaubten Uberginge im
Gegensatz zu den verbotenen stark verbreitert, so spricht man von einer Seyfert—Galaxie vom
Typ 1. Sind alle Linien hingegen schmal, so liegt ein Typ 2 vor. Zwischen diesen beiden Typen
sind je nach Art des Spektrums Abstufungen moglich.

Die dritte Klasse der aktiven Galaxien sind die quasistellaren Objekte ( QSO ). Dies sind
extrem leuchtkriftige punktférmige Objekte, welche in mehr oder weniger normalen Galaxien
lokalisert sind. Sie besitzen eine hohe Rotverschiebung ( z = 0.15 bis ca z = 4 ) und ihre
emittierte Energie liegt zwischen 1038 und 104! W, ist also um einige Hundert groBer als die von
herkémmlichen Galaxien. Thre Spektren besitzen sowohl Emissions— als auch Absorptionslinien,
wobei erstere direkt vom QSO herriithren und letztere von Gaswolken, welche entweder von dem
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QSO ausgestofien worden sind oder sich zufillig in der Sichtlinie befinden.

Desweiteren existieren neben den bereits angesprochenen Klassen von aktiven Galaxien noch
sogenannte Makarian—Galaxien, LINERS und BL Lac Objekte.

Die Idee ist nun, daf} in den Zentren dieser aktiven Galaxien sich iibermassive schwarze Locher
befinden, welche die sie umgebende Masse anziehen. Die bei der Akkretion stattfindende Um-
wandlung von Gravitationsenergie in Strahlung wére dann die Ursache fiir die Erscheinungen,
welche in den AGNs beobachtet werden. Theoretische Abhandlungen und Vorhersagen zu dieser
Hypothese sind bereits seit den sechziger Jahren verfafit worden.

Dieses faszinierende Modell hat nun eine ganze Reihe von Aktivitdten zur Suche von schwarzen
Lochern oder zuminderst von grofien Konzentrationen von dunkler Materie in den Zentren von
Galaxien ausgelost ( Kormendy et al. 1988, 1992, 1996, 1997, 1998 [37, 39, 40, 41, 42, 43|,
Magorrian et al 1998 [48], van der Marel 1994 [52], Emsellem et al. 1998 [20], Genzel et al.
1996 [24] ). Um die Massen in den Galaxienzentren abschétzen zu konnen, wurden die kinema-
tischen Prozesse in den stellaren oder den gasformigen Komponenten der zu untersuchenden
Objekte analysiert. Bei der letzteren Methode besteht jedoch der Nachteil, dafl Gase auch
Kriften unterliegen, welche keinen Ursprung in der Gravitation besitzen. Als Beispiele seien
hier Magnetfelder oder Schockwellen genannt.

Bisher konnten jedoch nur in einigen Galaxien Anzeichen fiir die Existenz massiver dunkler
Massen in ihren Kernen gefunden werden. Ein direkter Nachweis eines schwarzen Loches ist
bisher noch nicht gelungen. Dies liegt daran, dal mit dem gegenwértigen Stand der Technik die
notwendige rdumliche Auflésung zur Beobachtung und Analyse kinematischer Vorginge, die
auf GroBenskalen von Schwarzschild-Radien schwarzer Locher ablaufen ( 10™* bis 1076 mpc ),
noch nicht erreicht werden kann. Als Beispiel fiir die zur Zeit mogliche Nachweisgrenze mogen
in diesem Zusammenhang die Arbeiten von Miyoshi et al. 1995 [54] iiber die Galaxie NGC 4258
genannt sein, in der mittels Beobachtung von Maser—Emission des Wassers durch Very Long
Baseline Interferometrie ( VLBI ) Distanzen von ca. 10° Schwarzschild-Radien aufgelést werden
konnten. Erwidhnenswert sei an dieser Stelle auch die Strategie, die Rontgenstrahlung bei
AGNs auszunutzen und den Fe-K-Ubergang bei 6.7 keV zu spektroskopieren. Die Arbeiten von
Mushotzky et al. 1995 [55] haben gezeigt, daf§ die Emission dieser Linie im zentralen Gebiet von
aktiven Galaxien mit einer Ausdehnung von ca. 100 Schwarzschild-Radien stattfindet und die
dazugehorige Linienbreite hauptsichlich durch Dopplerverbreiterung und Gravitationseffekte
entsteht. Damit lassen sich dann kinematische Prozesse auf extrem kleinen Skalen abschétzen.
In Tabelle 2.1 sind diejenigen Galaxien, welche die grofte Wahrscheinlichkeit fiir das Vor-
handensein eines schwarzen Loches in ihrem Zentrum aufweisen mit einigen ihrer Daten
aufgelistet. In Rahmen dieser Promotionsarbeit soll ein weiterer Beitrag zur Beantwortung der
Frage der Existenz schwarzer Locher in Galaxien geleistet werden. Bisherige Untersuchungen
haben Modelle zur Beschreibung der kinematischen Situation im den oben genannten Galaxien
entwickelt, welche die Existenz von schwarzen Lochern oder zumindest massiven dunklen
Massekonzentrationen postulierten. Was bisher aber noch nicht gelungen ist, es definitiv
auszuschliefen, dafl es in diesen Galaxien schwarze Locher nicht geben kann. Speziell ist der
Einflul von eventuell vorhandenen rdumlich anisotropen Geschwindigkeitsdispersionen auf die
zentrale Massenverteilung noch nicht hinreichend genau untersucht worden. Die Publikationen
von R. van der Marel [51] haben zwar in dieser Richtung bereits einige Resultate in bezug auf
die Galaxie M32 vorgestellt und kamen zu dem SchluB, da88 dort ein rund 10°-Sonnenmassen
schweres schwarzes Loch enthalten ist, jedoch konnte auch hier die obige Frage nicht beantwortet
werden.

In dieser Arbeit soll nun die Wirkung von anisotropen Geschwindigkeitsdispersionen auf die
Massenverteilung weiter untersucht werden. Zu diesem Zweck bietet sich die Galaxie NGC 3115
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Galaxie Typ | D (Mpc) | My (Mg)
M 31 Sb 0.7 3 x 107
NGC 3115 | SO 8.4 1 x 10°
M 32 E 0.7 2 x 108
NGC 4594 | Sa 9.2 5 x 108
Milchstrafie | Sbc | 0.0085 2 x 108
NGC 3377 | E 9.9 8 x 107
NGC 4258 | Sbe 7.5 4 x 107
M 87 E 15.3 3 x 10°

Tabelle 2.1: Tabelle derjenigen Galaxien, welche bisher die stirksten Anzeichen fiir schwarze Locher in ihren
Kernen besitzen ( Daten entnommen aus J. Kormendy et al. 1995 [38] ) Die erste Spalte enthélt die Bezeichnung
oder den Namen der Galaxie, die zweite ihre Hubble-Klassifikation, die dritte ihre Entfernung zum Beobachter
und die vierte die zentralen Masse in Einheiten von Sonnenmassen

an, deren privilegierte Eigenschaften ( siehe Kapitel 2.1.2 ) stellare kinematische Analysen
erleichtern und somit bereits eine Fiille von Untersuchungen und Analysen zur Folge hatten
( u.a. Kormendy et al. 1992, 1996 [37, 39], Magorrian et al. 1998 [48], Emsellem et al.
1998 [20] ). Die bisherigen Erkenntnisse legten den Schlufi nahe, daff diese Galaxie zu denjenigen
Objekten gehort, in der eines der massereichsten schwarzen Locher vermutet wird.

Als instrumentelles Einsatzmittel fiir die Durchfithrung der Beobachtungen von deren zentralen
Regionen ist der Nahinfrarot—Feldspektrograph 3D vorgesehen, der in Kapitel 1.3 schon
eingehend beschrieben worden ist. Damit kann ein zweidimensionaler Ausschnitt am Himmel
gleichzeitig spektroskopiert und somit Karten von Geschwindigkeitsverteilungen erstellt und
eventuelle Besonderheiten, wie anisotrope Dispersionen, leicht erkannt werden. Daraus lassen
sich dann besser quantifizierte und vollstindigere Randbedingungen fiir Modellbeschreibungen
von Galaxien ableiten, ein Vorteil, den die Langspaltspektroskopie, wie bereits beschrieben, so
nicht bieten kann. ( 1.1.2 ). Dieser gewaltige Vorteil, den die Feldspektroskopie in Bezug auf
die Analyse stellarer Kinematiken besitzt, ist in der Abbildung 2.1 zum besseren Verstindnis
illustriert. Man moge sich eine fiktive Galaxie vorstellen, deren Helligkeitsprofil durch die
Grauskalenzeichnung in Bild (1) 2.1 beschrieben sei. Diese Galaxie soll ein Geschwindigkeits-
dispersionsprofil besitzen, wie es durch die Konturen in Bild (1) ( Abb. 2.1 ) angedeutet
wird. Zur Veranschaulichung der folgenden Aussagen und Schlufifolgerungen soll als Beson-
derheit in diesem Falle das Dispersionsmaximum nicht mit demjenigen des Leuchtkraftprofiles
iibereinstimmen. Im Bild (2) sollen die Konturlinien ein Rotationsfeld beschreiben. Werde
diese Galaxie nun mit Hilfe der Langspaltspektroskopie untersucht und zu diesem Zweck der
Spalt beispielsweise entlang der photometrischen Hauptachse orientiert ( Bild (3) und (4) ),
so zeigt sich, da die gemessene eindimensionale Dispersionsstruktur keinerlei Schliisse iiber
ihre Beschaffenheit in der anderen Richtung zuldfit. Wie in Kapitel 1.1.1 bereits beschrieben,
miifte nun, um einem riumlich zweidimensionalen Datensatz zu erhalten, der Spalt in diskreten
Absténden iiber die Quelle bewegt und dabei immer wieder eine neue Integration durchgefiihrt
werden, womit die in Kapitel 1.1.1 angesprochenen Nachteile und systematischen Fehler ins
Spiel kommen. Wird nun hingegen die Galaxie unter Einsatz der Technik der abbildenden
Feldspektroskopie beobachtet, so steht ein kontinuierlicher, radumlich zweidimensionaler spek-
traler Datensatz der Dispersion und der Rotation zur Verfiigung, in welchem die im Objekt
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Abbildung 2.1: llustration des orteiles der abbildenden eldspektroskopie gegeniiber der Langspaltspektro
skopie bei der Analyse stellarer Kinematiken in Galaxien. Die Bilder (1) und ( ) zeigen die projizierten soge
schwindigkeitsdispersionslinen (1) und sorotationslinien ( ) einer fiktiven Galaxie, gezeichnet mit Konturenlinien
iiber deren Leuchtkraftprofil. Als Besonderheit sei hier angenommen, da das Maximum der Dispersion nicht mit
dem des Helligkeitsprofiles iibereinstimmt. #dhrend man mittels Langspaltspektroskopie ( Bilder (3) und ( ) )
die Geschwindigkeitsinformationen nur in einer Dimension erhalten kann, und fiir die andere sich auf Annahmen
stiitzen mu , liefert die eldspektroskopie eine vollstindige rdumliche nformationsstruktur ( Bilder (5) und ( )

Das eingezeichnete Gitter soll die Gro e der an die Himmelsebene projizierten Detektorpixel veranschaulichen )
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auftretenden Phidnomene und Bedingungen klar erkannt werden koénnen. Dies ist in den
Bildern (5) und (6) verdeutlicht, in denen das iiber sie gelegte Gitter die GroBe der an die
Himmelsebene projizierten Detektorpixel darstellen soll, die durch den Abbildungsmafistab der
Instrumentenoptik bestimmt wird.

Mit den derart gewonnenen Daten sollen dann im Rahmen dieser Dissertation die stellaren
kinematischen Vorgédnge im Zentrum von NGC 3115 durch Konstruktion einer Modellgalaxie
beschrieben werden, deren Parameter durch Anpassung an die aus den Beobachtungen fol-
genden Randbedingungen genau bestimmt werden. Daraus kénnen dann Aussagen iiber die
Massenkonzentrationen in ihrem Mittelpunkt gemacht werden.

2.1.2 Die ala ie 11

Die Galaxie NGC 3115 ist eine Galaxie vom Typus S0, welche zum Beobachter eine Distanz von
ca. 10 Mpc besitzt. Thre projizierte photometrische Hauptachse liegt bei einem Positionswinkel
von ca. 45 ( Capaccioli et al. 1987 [12] ). In Abbildung 2.2 ist ein V-Band-Bild dieser Galaxie
zu sehen. Die Apertur betréigt hier 15 x 15 Bogenminuten. Diese Aufnahme ist mit den United
Kingdom Schmidt Teleskop gemacht und vom Archiv der NASA TPAC Extragalactic Database
( NED ) mit freundlicher Genehmigung zur Verfiigung gestellt worden. Bei der vorgegebenen
Entfernung von 10 Mpc entspricht eine Winkelseparation von einer Bogensekunde einer rdumli-
chen Distanz von 48.5 pc. Die Magnitude bei 2.2 m in einer kreisférmigen Apertur mit einem
Durchmesser von 7.5 Bogensekunden betrigt 8.25 ( Boisson et al. 1993 [10] ).

Es gibt nun eine ganze Reihe von interessanten Aspekten, welche eine wissenschaftliche Ana-
lyse dieses Objektes lohnenswert erscheinen lassen. Seine relative Nihe, ein Inklinationswinkel
zwischen 83 und 90 ( Capaccioli et al. 1987 [12], Emsellem et al. 1998, [20] ) als auch das
Vorhandensein von wenig Staub und Gas in dem Galaxienkorper stellen ideale Voraussetzungen
fir morphologische und kinematische Untersuchungen dar.

Die bisherigen Beobachtungen haben ergeben, dal NGC 3115 eine doppelscheibige Stuktur be-
sitzt. Zum einem eine duflere Scheibe der Freeman II Kategorie als auch eine kleine im Kern-
bereich der Galaxie ( Kormendy et al. 1996 [39] ). Die duflere Scheibe weist nach Capaccioli
et al. 1987, 1988 [12, 13] eine leichte Spiralarmstruktur sowie eine Verdickung in den dufleren
Bereichen auf.

Auf dem Gebiet der kinematischen Analysen haben Arbeiten von J. Kormendy, R. Bender et al.
1992, [37], Kormendy et al. 1996 [39] gezeigt, dafl NGC 3115 eines derjenigen Objekte ist, wel-
ches eine sehr hohe Wahrscheinlichkeit dafiir besitzt, dal sich in seinem Zentrum ein schwarzes
Loch mit einer Masse von ca. 1 2 x 10° M, befindet. HST FOS-Beobachtungen haben gezeigt,
daB die Geschwindigkeitsdispersion in dem zentralen Bereich von ungefihr 200 km s auf 445
km s ansteigt. Das Masse-Leuchtkraft—Verhdltnis nimmt zum Kern hin um einen Faktor von
10 zu. Veréffentlichungen von Emsellem et al. 1998 [20] und Magorrian et al. 1998 [48] ergaben
zentrale Massen von 6.5 9.5 x 103 M bzw. um die 4.8 x 108 M.

Die Motivation fiir die Untersuchung von NGC 3115 im Rahmen dieser Promotionsarbeit, ist,
wie bereits in Kapitel 2.1.1 angesprochen, die Tatsache, daf} es iiber dieses Objekt bereits eine
Reihe von gesicherten Erkenntnissen auf den Gebiet der stellaren Kinematik existieren. Somit
kann eine Teststudie durchgefithrt werden, in der festgestellt werden kann, ob die zur Verfiigung
stehenden instrumentellen und analytischen Kapazititen eine Bestitigung dieser Ergebnisse zu-
lassen.
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Abbildung 2.2: -Band-Bild von NG 3115, aufgenommen mit den K Schmidt Teleskop, zur erfiigung
gestellt mit freundlicher Genehmigung des NED—-Archives

2.2 ie Be tungen

2.2.1 Astrono ische bser ationen it E

Da das rdumliche Auflésungsvermégen des 3D—Spektrometers von der atmosphérischen Seeing—
Situation bestimmt wird, erschien es sinnvoll, dessen rdumliches Auflésungsvermégen durch
einen vorgeschalteten Tip—Tilt—Korrektor zu verbessern, welcher zusammen mit 3D an einer
Reihe von Teleskopen eingesetzt werden kann. Zu diesem Zweck wurde zwischen 1993 und 1995
am MPE die Instrumente und ( apid ff Axis ider =xperiment
- Thatte et al. 1995 [68] ) entwickelt, welches die Zitterbewegungen des Bildes des Objek-
tes um seine nominelle Ruheposition kompensiert. In Gegensatz zur Instrumentenkombination
ALFA AIM 3D ist ROGUE 3D nicht auf den Einsatz am 3.5m-Teleskop des DSAZ auf dem
Calar Alto Spanien beschrinkt, sondern kann an einer Reihe von weiteren Teleskopen eingesetzt
werden. Diese sind das 4.2m—William—Herschel-Teleskop auf den kanarischen Inseln, das 2.2m—
Teleskop der Européischen Siidsternwarte ( ESO ) in La Silla Chile und das 3.9m-Teleskop des
Anglo—Australischen— Observatoriums ( AAO ) in Coonabarabran Australien. Der Nachteil ist,
daB diese grofle Flexibilitéit es erzwingt, dafl die eingesetzten Instrumente aus transporttech-
nischen Griinden méglichst einfach, kompakt, robust, mit der Teleskopelektronik kompatibel
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Quelle Beob. Int. Zeit auf Seeing Zenith-
der Quelle | (FWHM im K-Band ) | distanz

NGC 3115 | 10.04.1996 4200 s 0.6 21 32
11.04. 3200 s 0.5 22 29
13.04. 2000 s 0.7 21
16.04. 2600 s 0.5 21 24
17.04. 1800 s 0.5 21
19.04. 1200 s 0.6 22
15000 s

Tabelle 2.2: Beobachtungsparameter fiir NG 3115 Der spektroskopierte ellenlingenbereich lag zwischen .19
und . 5 , die spektrale Au §sung betrug , die ixelskala 3 ixel und das beobachtete Blickfeld
8 8

sein miissen sowie wenig Gewicht haben diirfen. Diese Erfordernisse sind von adaptiven Optik—
Systemen beim gegenwirtigen Stand der Technik noch nicht gleichzeitig erfiillbar. Deshalb kann
ROGUE nur die Tip—Tilt—Korrektur ausfithren, wodurch beugungsbegrenzte Spektroskopie aber
nicht moglich ist. Nichtsdestotrotz kann mit dem Einsatz von ROGUE das Signal-Rausch—
Verhiltnis erheblich gesteigert werden und zudem stellen Tip—Tilt—Systeme nahezu perfekte
Autoguider fiir Teleskope dar, so dal Ungenauigkeiten in der Teleskopnachfithrung beseitigt
werden und somit die rdumliche Auflésung erhalten bleibt. Somit stellt ROGUE, technisch wie
zeitlich ( es wurde ja vor der Inbetriebnahme von ALFA und ALFA AIM 3D entwickelt ), eine
Art Zwischenstufe zu adaptiven Optik—Systemen hin dar.

ROGUE kann Tip-Tilt—-Korrekturen von 10 Hz bis 100 Hz durchfithren auf Leitsternen bis
hinunter zu einer Helligkeit von = 18.0. Die Leitsterne konnen in einem Blickfeld von 4
x 4 Bogenminuten ausgewéhlt werden. Damit sind fast 100  des Himmels beobachtbar. Mit
ROGUE kann bei zwei verschiedenen Pixelskalen beobachtet werden, diese sind die intrinsische
Pixelskala von 3D, 0.5 Pixel, sowie 0.3 Pixel.

2.2.2 Beschreibung der Beobachtungen on 11

Die Galaxie NGC 3115 wurde im April 1996 am 2.2m—Teleskop des Observatoriums der Européi-
schen Siidsternwarte ( ESO ) in La Silla  Chile mit der Instrumentenkombination 3D ROGUE 1
beobachtet. Die Seeing-Bedingungen variierten zwischen 0.5 und 0.7 ( FWHM im K-Band ),
so daf} sie als exzellent einzustufen sind. Der beobachtete Spektralbereich lag zwischen 2.19 und
2.45 , also im langwelligen Teil des K-Bandes, wobei die spektrale Auflésung R = 2000 be-
trug. Das beobachtete Blickfeld betrug 4.8 x 4.8 Bogensekunden bei einem AbbildungsmaBstab
von 0.3 Pixel. In Tabelle 2.2 sind die Beobachtungsparameter aufgelistet. Bei der Angabe der
Integrationszeiten fiir die einzelnen Objekte ist zu beachten, dafl dieselbe Zeitdauer notwendig
ist, um quellenfreie Bereiche des das Objekt umgebenden Himmels zu beobachten. Diese Aufnah-
men sind zur Bestimmung der thermischen Emission der Atmosphére und der Instrumente sowie
der Linienemission der ersteren ( OH-Linien ) notwendig, welche auch in den Aufnahmen der
Quelle enthalten sind. Da diese Strahlung um ein vieles stirker ist als diejenige, welche von den
Objekten ausgeht, ist es daher notwendig, den freien Himmel mit dem gleichen Signal-Rausch-
Verhéltnis zu beobachten. Deshalb miissen die dort aufgewendete Zeit fiir die Integration gleich
derjenigen fiir die Quellen entsprechen. Durch Subtraktion der beiden Aufnahmen kénnen dann
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diese storenden Beitridge der thermischen Eigenemissionen beseitigt werden. Bei der Auswahl
der Stellen mit quellenfreien Himmel fiir die Observation ist zu beachten, daf§ die Luftmassen
gemif der Formel

= @ () (2.1)

zunehmen, wobei diejenige Masse der Atmosphére ist, durch die beobachtet wird,
wenn sich das Teleskop in der Zenithposition befindet und die Winkeldistanz davon zur Quel-
le darstellt. Da die Luftmassen mit gréfler werdendem Winkel sehr rasch zunehmen, sollte die
Stelle mit quellenfreiem Himmel méglichst nahe beim Objekt liegen. Die bei den Beobachtungen
gewdhlte Distanz betrug deshalb 60 Bogensekunden in ost-westlicher Richtung.

Die Observationen wurden in einzelnen Schritten mit Belichtungszeiten von 300 oder 400 Se-
kunden durchgefiihrt. Die Aufnahmen werden dabei in einem bestimmten Zyklus, der aus vier
Teilen besteht, gemacht. Dabei wurde zunichst das Teleskop auf die Quelle gerichtet und die
erste Integration durchgefiithrt. Danach ist im zweiten Schritt der freie Himmel mit derselben
Dauer beobachtet worden. Anschlieend wurde das Bild auf der Detektorfliche mit dem piezo-
gesteuerten Spiegel in spektraler Richtung um ein halbes Pixel verschoben und die Aufnahme
des quellenfreien Himmelsausschnittes noch einmal wiederholt. Damit wird beim Abtasten der
spektralen Richtung das Nyquist—Kriterium erfiillt ( siche dazu auch die Kapitel 1.3.2.2 und
1.3.2.3 ). SchlieBlich wird im vierten Schritt das Teleskop auf das Objekt zuriickgefahren und
dieses noch einmal observiert, wobei dessen Spektrum jetzt um ein halbes Pixel verschoben ist.
Damit ist ein Aufnahmezyklus abgeschlossen. Die spektrale Dispersionsrichtung wird wieder um
ein halbes Pixel zuriickgefahren und der Zyklus beginnt von neuem. Dies wird solange durch-
gefithrt, bis die vorgegebene On—Source—Integrationszeit erreicht worden ist.

Zur Kalibration der atmosphérischen Beitridge in den Galaxienspektren mufiten zu jedem Ob-
jekt geeignete Standardsterne aufgenommen werden. Am besten geeignet sind dazu Sterne des
Spektraltyps O bis F, da in deren Spektren noch keine oder sehr wenige Linien auftreten. Bei
NGC 3115 handelte es sich um den Stern HD 87504, ein B8 V-Stern mit einer K-Magnitude
von M = 4.85. Zur genauen Kalibration von instrumentellen Einfliissen auf die Spektren
der Galaxien sind jeweils zu Beginn und am Ende einer Beobachtungsnacht noch eine Reihe
von Messungen vorgenommen worden. Dies sind zum einen sogenannte Flatfield-Aufnahmen,
mit welchen die instrumentelle rdumliche und spektrale Antwortfunktion bestimmt sowie der
Fabry-Perot-Effekt ( 2.3.4 ) korrigiert werden kann. Dazu wurde das Teleskop auf eine entspre-
chend homogen ausgeleuchtete Fliche innerhalb der Kuppel gefahren. Die wihrend den Obser-
vationen eingestellte, nahezu auf unendlich eingestellte Fokussierung wurde beibehalten, so dafl
das Instrument einheitlich ausgeleuchtet worden ist. Desweiteren werden mit dem Einsatz von
Neon— und Argon-Gasentladungslampen die Kalibration der Wellenléngenachse auf dem Detek-
tor durchgefithrt. Schliefllich wird noch der Dunkelstrom des Detektors bei allen verwendeten
Integrationszeiten gemessen.

2. ten u ertung

2. .1 Allge eines

Die Aufbereitung der mit dem 3D-Spektrometer aufgenommenen Daten wurde mit dem Softwa-
repaket (  roningen mage rocessing stem ) durchgefiihrt. Damit ist es moglich,
dreidimensionale Datenstrukturen, wie sie mit 3D gewonnen werden, in befriedigender Weise
zu behandeln. Urspriinglich fiir die Auswertung von astronomischen Daten im Radiobereich,
deren Struktur der der 3D-Daten entspricht, entwickelt, bietet es dem Benutzer die Moglich-
keit, durch Hinzunahme selbst programmierter Programme und Routinen flexibel auf die An-
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spriiche und Notwendigkeiten der 3D-Daten—Reduktion reagieren zu kénnen. Dies kann zum
einen in der von verwendeten Programmiersprache COLA oder aber durch Einbettung
von C-Programmen in die —Umgebung geschehen. Seit der Indienststellung des 3D-
Spektrometers im Jahre 1993 ist deshalb am MPE kontinuierlich Software zur Datenanalyse
erzeugt und weiterentwickelt worden, welche auch zur Reduktion der in dieser Promotionsarbeit
untersuchten Daten verwendet worden sind. Einen ersten Einblick in die Vielfalt und die F&hig-
keiten der entsprechenden Programme ist auf dem Internet durch Aufrufen der 3D-Homepage
unter der Adresse moglich.

Die Reduktion der 3D—Daten it sich im allgemeinen in eine Reihe von Schritten untertei-
len, welche zur Erzeugung benutzerfreundlicher, wissenschaftlich verwertbarer Datenstrukturen
notwendig sind. Diese sind die Korrektur von rdumlichen und spektralen Empfindlichkeitsunter-
schieden durch Einsatz von Flatfielding, die Wellenlidngenkalibration, das Beseitigen von schad-
haften und unbrauchbaren Pixeln, die Erzeugung des dreidimensionalen Datenkubusses sowie
die Korrektur von spektralen Einfliissen der Erdatmosphére. Diese Schritte werden im nachfol-
genden genauer beschrieben und erldutert.

2. .2 Flat elding

Astronomische Daten, welche mit zweidimensionalen Arraydetektoren aufgenommen werden,
sind Einfiissen durch eine rdumlich und spektral variierende Signaliibertragung des Beobach-
tungsinstrumentes ausgesetzt. Diese Inhomogenititen rithren einmal von der Qualitit der op-
tischen Elemente des Instrumentes, welche iiber das gesamte beobachtete Blickfeld nicht gleich
sein muf}, her. Zum anderen variiert die Empfindlichkeit einzelner Pixel auf der Detektormatrix
als Folge einer unterschiedlichen Quantene zienz. Schliefllich mufl noch der Fabry—Perot—Effekt,
der instrumentellen Ursprunges ist, und in den Daten auftaucht, korrigiert werden ( siehe dazu
Kapitel 2.3.4 ). Alle diese Einfliisse konnen mit den sogenannten Flatfieldaufnahmen, welche
ja eine rdumlich und spektral homogen emittierende Fliche abbilden, erfait werden. Durch
Division der beobachteten Aufnahmen lassen sich diese Einfiisse dann beseitigen.

2. . Die ellenlangen alibration

Bei der Wellenléingenkalibration ist zu beachten, dafl die Dispersion — entlang der spektralen
Achse nicht linear ist. Dies ist die Folge der Abhéngigkeit des Brechungsindex des Gitterprismas
von der Wellenldnge. Desweiteren variiert — mit der Position auf dem Eingangsspalt. Es mufl
also eine geeignete zweidimensionale Funktion in Abhéngigkeit der rdumlichen Pixel als
auch ihrer spektralen Gegenstiicke gefunden werden, welche jedem Pixelelement die richtige
Wellenlidnge zuordnet, also

()=« ) (2.2)

Hierbei erwiesen sich Polynome zweiten Grades als die am besten geeignete Beschreibung der
Funktion . Zur Bestimmung der Parameter von wird diese an die entsprechenden Kalibrations-
messungen fiir die Wellenléngenachsen des Detektors angepaBt. Als Stiitzstellen dienen dabei die
Spektrallinien der Neon— und Argon—Gasentladungslampen, deren Wellenléingen sehr genau be-
kannt und zuordbar sind. Diese Prozedur wird fiir jeden Beobachtungslauf erneut durchgefiihrt,
um eventuelle, schwer zu kontrollierbare Variationen instrumenteller Parameter ( z. B. Tempe-
ratur der optischen Komponenten und ihrer Brechungsindizes, Verdnderungen in der Justage
des Spektrometers u. 4 ) kompensieren zu kénnen. Fiir die Kampagne am ESO-2.2m—Teleskop
im April 1996 ergaben sich folgende Werte fiir die Parameter:

= ) (2:3)
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= ) ) sC ) ) (2.4)

wobei fiir die Funktionen a;, a und ag gilt:

1 = 2315552 10* 8.814002 10! ( 127.5)
5.425691 10~ ( 127.5) (2.5)
= 5420413 1.906983 10~ ( 127.5)
1.288110 107 ( 127.5) (2.6)
3 = 6.838133 107* 4.575119 1078 ( 127.5)
3.224833 1071 127.5) (2.7)
mit 0 256. Die relative Genauigkeit der Wellenldngenkalibration betrigt dabei

rund ein Fiinftel eines Pixelelementes. Der absolute Fehler wird durch denjenigen der Wel-
lenlédngenzuordnung in den Neon— und Argon—Eichspektren bestimmt, der ungefihr 4  betrigt
( Outred 1978 [61] ).

2. . Die orre tur des Fabr erot E e tes

Bedingt durch die Sapphir—Schutzschicht, welche auf der Detektormatrix aufgebracht
ist, kommt es bei dem Durchtreten von elektromagnetischer Strahlung zu Fabry—Perot—
Interferenzerscheinungen. Dies fiihrt dazu, dafl die Spektren von einer Oszillation mit einer
konstanten Frequenz von ca. vier Pixel iiberlagert sein kénnen. In Abbildung 2.3 wird dieser
Effekt am Beispiel einer Beobachtung von BD 40 4124 gezeigt ( oberes Bild ). Im kurzwelligen
Teil des Spektrums sind diese kleinen Schwingungen sehr gut zu erkennen. Da diese Erschei-
nung bei allen aufgenommenen Daten, also auch bei den Flatfields auftritt, ergibt sich somit die
Moglichkeit, diesen Effekt umfassend zu beseitigen. Dazu wurde mit der gesamten Instrumen-
tenkombination, also Teleskop ROGUE 3D eine Reihe von Flatfieldaufnahmen gemacht, welche
gegenseitig um ein ganzzahliges Vielfaches von einem zehntel Pixelelement in spektraler Rich-
tung verschoben worden sind. Da die Fabry—Perot—Interferenzen iiber die gesamte Detektorebene
variierten, konnte daher keine rdumlich einheitliche Korrektur angewendet werden. Es wurde da-
her die Pixelmatrix in sechszehn quadratische Felder unterteilt, in welchen die Daten durch eine
Linearkombination von einzelnen Flatfieldaufnahmen geteilt wurden. Dies geschah mittels einer
eigens hierfiir am MPE entwickelten Optimierungsroutine, welche diejenige Kombination, mit
der die Fabry—Perot-Interferenzen am besten beseitigt werden konnten, ermittelte. Die E zienz
dieses Algorithmusses schwankte zwischen vollstindiger Kompensation dieser Interferenzerschei-
nungen und einer Reduzierung der Fabry-Perot-Schwingungen auf rund zwanzig Prozent. Der
Effekt dieser Korrektur wird durch das untere Spektrum von Abbildung 2.3 verdeutlicht.

2. . Die enerierung der Daten uben

Das endgiiltige Datenformat soll eine dreidimensionale Struktur aufbauen mit zwei rdumlichen
Achsen, welche jeweils in sechszehn Pixel unterteilt sind, und mit einer spektralen Achse. Dies
entspricht einer Folge von monochromatischen Bildern und reprisentiert am besten die vom
Objekt beobachtete Informationsstruktur vor dem Durchlaufen des Bildzerlegers wieder. Eine
Verkomplizierung erfihrt die Angelegenheit dadurch, das der vom 3D—Spektrometer erzeugte
Langspalt in der spektralen Richtung gekriimmt ist, und da die sechszehn Einzelspalte, wel-
che den Langspalt aufbauen, gegeneinander entlang der Wellenldngenachse um ca. ein Pixelele-
ment verschoben sind. Desweiteren mufy die bereits in Kapitel 2.3.3 erwdhnte ortsabhingige
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Abbildung 2.3: Bereinigung der Spektren von den abry— erot— nterferenzen und den atmosphirischen Ein
iissen am Beispiel einer bservation von BD 1 m oberen Spektrum sind im langwelligen Bereich die
szillationen sehr gut zu erkennen, welche im unteren nahezu vollstdndig beseitigt sind.
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Nichtlinearitit der spektralen Dispersion ebenfalls beriicksichtigt werden. Mit Hilfe geeigneter
Algorithmen werden die Daten nun so umgeformt, daf entlang jeder Detektorzeile nur eine Wel-
lenldnge zu liegen kommt.

Um nun jedem einzelnen Spektrum die richtige Position im Bildfeld zuordnen zu kénnen, wird in
einer Labormessung eine Lochblende entlang einer Richtung senkrecht zu den sechszehn Bildzer-
legerelementen bewegt. Mit einer langzeitbelichteten Aufnahme lassen sich dann die Positionen
der Lochblende auf den sechszehn Einzelspalten bestimmen. Diese dienen dann als Referenz-
punkte beim Erzeugen der zweidimensionalen Bildstruktur.

2. . Beseitigung unbrauchbarer 1i el

Die bei einer Messung auftretenden unbrauchbaren Pixel lassen sich in zwei Kategorien unter-
teilen. Dies sind zum einen solche, welche schadhaft sind und somit stdndig unsinnige Werte
liefern ( sog. tote oder heifle Pixel ) und zum anderen diejenigen, welche durch den Einfluf}
kosmischer Strahlung zeitweise gestért worden sind. Die ersteren kénnen in regelméflig durch-
gefithrten Labormessungen registriert und lokalisiert werden. Die letzteren werden mit Hilfe
spezieller Suchalgorithmen in jeder Einzelaufnahme detektiert. Die Positionen aller auf diese
Weise ermittelten unbrauchbaren Detektorelemente werden in einem Maskenbild markiert, mit
welchem dann die Einzelaufnahmen entsprechend korrigiert werden kénnen. Nach der Erzeu-
gung des Datenkubusses wird an den Stellen der ausgeblendeten heiflen Pixel der Mittelwert,
berechnet aus der Umgebung der benachbarten Pixel, eingesetzt.

2. . Die orre tur der s e tralen Ein usse der At os hare

Nach der Durchfithrung aller bisher beschriebenen Reduktionsschritte verbleibt schlieflich noch
die Korrektur derjenigen spektralen Einfliisse, welche durch die Atmosphére verursacht worden,
sind sowie von instrumentellen Effekten. Dazu werden die Daten der Standardsterne, welche zu-
sammen mit den Objektdaten aufgenommen worden sind, denselben Reduktionsschritten unter-
zogen. Desweiteren werden die Sternspektren durch die Kurve der Planckschen Schwarzkorper-
strahlung mit der Effektivtemperatur des Kalibrationssternes geteilt sowie iiber alle rdumlichen
Koordinaten gemittelt und auf eins normiert. Derart behandelt, konnen die Spektren der Stan-
dardsterne durch die Objektspektren dividiert werden, was dann nahezu alle atmosphérischen
Einfliisse beseitigt. Da das Objekt und der mit ihm aufgenommene Kalibratorstern sich an ver-
schiedenen Positionen des Himmels befinden, werden beide durch unterschiedliche Luftmassen
hindurch beobachtet. Deshalb varriert dann auch die Tiefe der atmosphérischen Absorptions-
linien. So kann in dem Objektspektrum nach der Division durch das Standardsternspektrum
noch ein Differenzspektrum enthalten sein. So wird schliefilich noch eine Korrektur mit einer be-
rechneten Modellatmophire vorgenommen. In der Regel sind in den hier analysierten Daten die
Positionsunterschiede zwischen Objekt und Kalibator sehr klein, so da mit dem Standardstern
bereits alle Stérungen durch die Lufthiille beseitigt werden, und damit der letzte Reduktions-
schritt nicht zwingend notwendig ist.
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2. E tr kti n der e indigkeit er reiterung
unkti n u den geme enen ektren mit der  urier
reu k rrel ti n u tienten et de

2. .1 Einleitung

Aus dem Linienprofilen von gemessenen Galaxienspektren lassen sich Werte fiir die Rotverschie-
bung, die projizierte Rotationsgeschwindigkeit und die Geschwindigkeitsdispersion ermitteln,
welche sich dann zum Beispiel mit theoretisch berechneten Ergebnissen vergleichen lassen. Zu
diesem Zweck werden aus den Spektren mit Hilfe der Fourier—Kreuzkorrelations—Quotienten—
Methode ( FCQ-Methode ) sogenannte Geschwindigkeits—Verbreiterungs—Profile extrahiert, wel-
che dann die Basis fiir weitere Analysen darstellen. Die FCQ-Methode wurde in Arbeiten von
Bender 1990 [5] entwickelt und vorgestellt. Ihr Kern stellt die Dekonvolution des Quotienten aus
der Kreuzkorrelation der Spektren der Galaxie und eines Template-Sternes mit der Autokorre-
lation des letzteren mit sich selbst dar. Diese Methode hat gegeniiber anderen Analyseverfahren
wie der Fourier—Quotient—-Methode oder der Korrelations— Technik einige Vorteile.

Bei der FCQ-Methode muf} a priori keine Annahme iiber die Verbreiterungsfunktion, z.
B. ein Gauss—Profil, gemacht werden.

Die systematischen Fehler, welche durch die Verwendung von Template-Sternen, welche
nicht die korrekte Population in der Galaxie widerspiegeln, erzeugt werden, sind weit
geringer als bei den anderen Vorgehensweisen.

Wird ein Template-Stern verwendet, dessen Spektrum mit dem gleichen Instrument wie
die Galaxie gemessen wurde, so werden mit der FCQ- Methode die Effekte der Instru-
mentenverbreiterung beseitigt. Es ist also unnétig, Annahmen iiber die instrumentelle
Profilfunktion zu machen

2. .2 athe atische Dis ussion

In diesem Kapitel soll nun eine kurze mathematische Beschreibung der FCQ-Methode vorge-
nommen werden. Eine detaillierte Abhandlung zu diesem Sachverhalt findet sich in den Arbeiten
von R. Bender 1990 [5], an denen sich die folgende Diskussion anlehnen wird.

R. Bender entwickelte den hier vorgestellten Algorithmus auf der Basis von drei Annahmen.
Diese sind:

Die intrinsischen Breiten der Absorptionsiiberginge in dem Template—Stern sowie in den
Sternen, die die Lichtemission der Galaxie in dem zu untersuchenden Wellenldingenband
dominieren, ist gegeniiber der instrumentellen Linienverbreiterung vernachléssigbar. Da in
der zu analysierenden Galaxie NGC 3115 die Emission im K-Band hauptséichlich durch
K- und M—-Sterne zustandekommt, welche damit auch als Template-Sterne eingesetzt wer-
den, und Sterne dieses Types eine schmale intrinsische Linienbreite gegeniiber der spek-
tralen Auflosung des 3D-Spektrometers besitzen, erscheint die oben gemachte Annahme
als verniinftig.

Das instrumentelle Verbreiterungsprofil zeigt keine signifikante Variation innerhalb des
Wellenlédngenbereiches, der vom Spektrometer abgedeckt wird und 148t sich durch eine
Funktion ( ) mit () = (0) beschreiben. Variationen des Verbreiterungsprofiles
entlang des Spaltes sind zuléssig, da diese durch die Verwendung von Template—Sternen,
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die mit dem gleichen Instrument wie die Quelle aufgenommen worden sind, kompensiert
werden koénnen.

Das spektrale Kontinuum ist in allen Spektren vermoége Division durch ein Polynom nied-
rigen Grades beseitigt und die unteren Frequenzkanile im Fourier—-Raum ausgeblendet
worden.

Im folgenden seien die Funktion ( ) als instrumentelles Verbreiterungsprofil und () als die
Geschwindigkeits—Verbreiterungs—Funktion interpretiert. Das Spektrum des Template-Sternes
kann wie folgt beschrieben werden:

()= ( ) (2.8)

Der Ausdruck beschreibt die Linienstirke des n—ten Uberganges und die entsprechen-
de Position auf der Wellenlingen— oder der Geschwindigkeitsachse, wobei der Zusammenhang
zwischen und lautet

()= x — (2.9)
mit ¢ als Lichtgeschwindigkeit und  als speziell definierte Wellenléinge wie etwa die Mitte des

betrachteten Bereiches oder die Position eines Linieniiberganges.
Das entsprechende Gegenstiick fiir die Galaxie lautet:

()= ) ( ) (2.10)

mit  als Linienstdrke. Die Fouriertransformierten dieser Gréflen lauten:
() = () (2.11)
() = () ) (2.12)

Bei der Anwendung der klassischen Fourier-Quotienten—-Methode wird zur Bestimmung von
() die GroBe () durch ( ) geteilt. Somit erhilt man

= () (2.13)

Aus dieser Gleichung ist ersichtlich, warum bei Verwendung von Template-Sternen, welche die
Galaxienpopulation nicht exakt widerspiegeln, eine Bestimmung von ( ) schwierig wird. Es
kann dann ndmlich nicht mehr gelten

- (2.14)

Eine Alternative ist es, die Kreuzkorrelation zwischen dem Galaxienspektrum und dem
Template—Stern zu betrachten, welche lautet:

(2) = (2 ()
= z ) ( ) ( 2) (2.15)
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Dieser Zusammenhang 148t sich folgendermafien umformen

(2) = (z ) ( ) ( 2)

(z ) ( ) ( 2) (2.16)

Der erste Summand der rechten Seite von Gleichung 2.16 beschreibt das Maximum der Korrela-
tionsfunktion, wahrend der zweite den entsprechenden Teil auflerhalb des Maximums beschreibt.
Die Separation zwischen dem Hauptmaximum und den nichsten Zweitmaximum wird durch den
kleinsten Abstand zwischen den Absorptionslinien im Spektrum bestimmt ( R. Bender 1990 [5] ).
Analog kann man fiir die Autokorrelation des Spektrums des Template—Sternes formulieren:

(2) = ( 2 ()
= ( ) ( z) (2.17)

wobei auch hier wieder die obige Separation angewendet werden kann:

() = (z ) ) 2)

(z ) ) ( 2) (2.18)

Die Kreuzkorrelation zwischen den Spektren der Galaxien und des Template— Sternes und die
Autokorrelation des letzteren lauten in der fouriertransformierten Form unter Verwendung von
2.16 und 2.18:

() = -0 OO

= () () B () ) (2.20)

Es mége nun angenommen sein, das die Breiten von () und ( ) durch Dispersionskoe zi-
enten p und beschrieben werden kénnen. Ist der minimale Abstand der Absorptionslinien
im Spektrum grofer als 4 B 2 , d. h. die Linien um mehr als ihre FWHM separiert,
dann sind die Beitriige der zweiten Terme in den Gleichungen 2.19 und 2.20, welche ja die
Korrelationsfunktion auflerhalb des priméiren Maximums beschreiben, nahezu vernachéssigbar.
Wenn nun der Quotient aus () und ( ) gebildet wird, so erhilt man:

()

—0 - Y

= KONST () (2.21)
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Aus dieser Gleichung ist ersichtlich, dafl es jetzt moglich ist, die Fourier— Transformierte des
Geschwindigkeits—Verbreiterungs-Profiles direkt aus dem Quotienten aus () und ()
zu berechnen, da zwischen diesen beiden Grofien nun eine direkte Proportionalitdt besteht.
Die soeben durchgefiihrte Diskussion ging von der Annahme aus, daf im Spektrum kein Rau-
schen vorhanden ist. Dies ist jedoch im Allgemeinen natiirlich nicht der Fall. Treten im Gala-
xienspektrum Rauschbeitridge auf, so kann dieses geschrieben werden als:

()= 0> () (2.22)
Die Anwendung der FCQ-Methode liefert dann den folgenden Ausdruck:

() - )
O~ ) O (223)

Die Rauschkomponenten ( ) sind in der Regel iiber den gesamten Frequenzbereich in Fourier-
raum verteilt, wohingegen ( ) nur im niederfrequenten Teil bei 2 zu finden ist, wobei
die Fourierkomponente von  ist. Eine Riicktransformation zwecks Erhalt von () wiirde
zu einer Verstirkung des Rauschens fithren. Fine geeignete Methode, dies zu verhindern, ist die
Anwendung eines Wiener—Filters, welcher hier mit  ( ) bezeichnet sei. Dieser gewichtet im
Fourierraum die niederfrequenten Beitrige mit Eins und fillt um einer vom Benutzer bestimm-
ten Stelle rasch auf Null ab, um so die hochfrequenten Beitrige, welche das Rauschen verstérken,
unterdriicken zu kénnen. Dies fithrt schlieBlich zu folgendem Zusammenhang fiir ( ):

()= — O (2.04)

Aus diesem Geschwindigkeits—Verteilungs—Profil werden dann die einzelnen Momente wie Rot-
verschiebung und Dispersion durch Anpassung einer Gausskurve an die Funktion ( ) ermittelt.

2. . ealisierung und est der F ethode

Im Rahmen dieser Promotionsarbeit wurden Algorithmen zur Anwendung der FCQ-Methode
auf die mit dem Instrument 3D gemessenen Spektren entwickelt. Die zunéchst in der Program-
miersprache FORTRAN 77 geschriebenen Testroutinen sind dann in Zusammenarbeit mit dem
MPE in die Umgebung der GIPS —Software integriert worden ( siehe dazu auch Tecza 1999
[65] ), so daB Datenreduktion und Analyse in derselben Umgebung stattfinden konnen.

Im folgenden soll nun die Genauigkeit und Zuverlissigkeit dieser Methode bei ihrer Anwendung
auf NIR-Spektren, welche die CO-Bandenkdpfe bei 2.89 m und 2.34 m enthalten, untersucht
werden. Zudem soll auch der Einflufl des Signal-Rausch—Verhéltnisses ( SNR oder S N ) so-
wie der Anwendung von Template—Sternen falschen Spektraltyps fiir die FCQ-Methode ( sog.
Template-Mismatch ) auf die Qualitidt der erhaltenen Resultate ergriindet werden. Dazu wurde
das Spektrum eines mit dem Instrument 3D aufgenommenen K5 ITI-Sternes ( Schreiber 1998
[64] ) zuerst vom Wellenlingen— in den Geschwindigkeitsraum transformiert und dann dort mit
einer Reihe von Gauss—Funktionen mit definierter Maximumsposition und Breite konvolviert
sowie anschlielend Rauschen mit verschiedenen SNR hinzuaddiert. Dann wurde versucht, die
Eingabeparameter durch Anwendung der FCQ-Methode wieder zu reproduzieren, wobei dies
einmal mit dem Spektrum des oben bereits erwdhnten K5 III-Sternes, als auch eines K2.5 111
sowie eines M2 ITI- Template—Sternes ( Schreiber 1998 [64] ) vorgenommen wurde. Die Gauss—
Kurven besalen im Geschwindigkeitsraum eine Maximalposition bei 400 km s und —Breiten
( M =2.355x ) von 50, 100, 150, 200, 250, 300, 350, 400, 450, 500 sowie 550 km s. Die
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auf dem Kontinuum definierten Signal-Rausch—Verhéltnisse betrugen 5, 10, 15, 20, 25, 30, 35,
40, 45, 50 sowie 55. Um eine brauchbare Statistik erhalten zu koénnen, sind diese Rechnungen
mit verschiedenen Rauschmustern durchgefithrt worden. In Abbildung 2.4 ist die Streuung der
mit der FCQ-Methode reproduzierten Maximalpositionen ( dargestellt durch Punkte ) um den
nominalen Eingangswert von 400 km s ( dargestellt durch die horizontale Linie ) in Abhéngig-
keit des SNR, verdeutlicht. Der Wellenlingenbereich startete bei 2.19 m und endete bei 2.34

m, schlof} also das Na I — und das Fe I —Dublett, das Ca I —Triplett, die Mg I ~Absorptionslinie
sowie die ' CO(2 0)- und die } CO(3 1)-Linie ein. Es umfaBte also nicht ausschlieBlich die
CO-Banden. Diese Strategie ist sinnvoll, da bei niedrigem SNR im Fourierraum die mit den
Linienbreiten assoziierten Beitrdge besser definiert werden. Die CO-Banden, welche bei grofle-
ren Wellenléingen als die ! CO(3 1)-Linie liegen, weisen hingegen durch die dort verstirkt
einsetzende Wéirmestrahlung kein klar definiertes Profil mehr auf, so dafl diese in den hier
durchgefithrten Analysen nicht beriicksichtigt worden sind. Der obere Teil des Bildes zeigt die
Resultate bei Verwendung des K2.5 ITI-Templates in der FCQ—-Technik, die entsprechenden Da-
ten fiir den K5 ITI- sowie den M2 I11-Stern sind im mittleren sowie dem unteren Teil des Bildes
dargestellt. Fiir kleine Signal-Rausch—Verhéltnisse wie z. B fiinf ist die Streuung mit ca. 200
km s sehr grofi. Im Bereich zwischen 10 und 35 liegt diese dann bei rund 30 km s, um schlieBlich
fir Werte grofler als 40 auf ca. 20 km s abzusinken. Es zeigt sich zudem, dafl beim Auftreten
eines Template-Mismatch die mit der FCQ-Methode erhaltenen Rotverschiebungen mit einem
systematischen Fehler behaftet sind, welcher bei dem K2.5 ITII-Stern ca. 50 km s und bei dem
M2 ITI-Stern rund 20 km s betrégt. Beim K5 IIT-Template tritt dagegen, wie erwartet, kein
solcher Effekt auf. In den Abbildungen 2.5, 2.6 und 2.7 sind die entsprechenden Resultate fiir
die Linienbreiten aufgefiihrt. Die Punkte in diesen Graphiken sind die mit der FCQ-Methode
reproduzierten Werte der Eingangslinienbreiten der Gauss—Funktionen, welche mit der durch-
gezogenen Linie verdeutlicht sind. Die FCQ-Technik wurde mit einem Template-Stern vom Kb
ITT-Spektraltyp durchgefiihrt. Es sind hierbei die Ergebnisse fiir S N = 5, 15, 25, 35, 45 und 55
vorgestellt. Es zeigt sich, dal fiir S N = 5 die Streuung bei ca. 100 km s liegt, um schlieflich
fir S N = 55 auf ca. 30 km s abzunehmen. Es ist in allen drei Abbildungen zu erkennen, das
bei kleinen Linienbreiten die FCQ-Technik systematisch zu grofle Werte zuriickliefert. In Abb.
2.5 ist dieser Effekt am stirksten ausgeprigt und in Abb. 2.7 am geringsten. In ersteren Fall
setzt er bereits bei einer Linienbreite von kleiner als 200 km s ein, wohingegen im zweiten und
dritten Fall erst Werte, die unter 150 km s bzw. 100 km s liegen, betroffen sind. Dies ist auf den
Einfluf durch die Wahl der Form des Wiener Filters ( ) in Gleichung 2.24 zuriickzufiihren.
In Abb. 2.5 setzte der Filter in alle Fourier-Frequenzen, die grofler als = 0.0020 sind, zu Null,
im Gegensatz zu den Abbildungen 2.6 und 2.7, wo die Grenzfrequenzen bei = 0.0025 und

= 0.0030 lagen. Man erkennt, das der systematische Versatz zu grofleren Werten bei kleinen
Linienbreiten abnimmt, je grofiler der Wert fiir  ist. Schmale Linien besitzen im Fourier-Raum
eine breitbandigere Form des Ausdruckes ( () ( (1)), so daB ein Filter, der bereits bei
kleineren Fourier-Frequenzen eine geringere Gewichtung vornimmt, Informationen gleichsam
unterdriickt. Es entsteht in Gleichung 2.24 somit ein effektiver Integrand, der einer breiteren
Linie zuzuordnen ist und diese auch bei der Riicktransformation erzeugt. Desweiteren ist bei
kleinen Geschwindigkeitsdispersionen die instrumentelle Auflésungsgrenze zu beachten, welche
im Fall des 3D-Spektrometers bei = 64 km s M = 150 km s liegt. Linien-
breiten, die um oder unterhalb dieses Wertes liegen, konnen nicht mehr korrekt wiedergegeben
werden. Die entsprechenden Resultate fiir den K2.5 III- und den M2 III-Template—Stern sind
in den Abbildungen 2.8 und 2.9 gezeigt. Der Wiener—Filter schnitt in beiden Fillen bei einer
Frequenz von = 0.0025 ab. Die Eingangs—Linienbreiten werden auch bei Vorhandensein von
Template-Mismatch ohne systematische Fehler reproduziert. Lediglich die statistische Streuung
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Abbildung 2.4: Streuung der mit der ~Methode reproduzierten Maximumspositionen ( unkte ) um die

Eingangs— Maximallage ( durchgezogene Linie ) derjenigen Gauss—Kurve, mit der das Spektrum eines K5 —
Sternes konvolviert worden ist, in Abhéngigkeit des auf dem Kontinuum definierten Signal- ausch— erhéltnisses.
Diese echnung ist mit verschiedenen auschmustern durchgefiihrt worden. Die in der —~Technik verwendeten
Template—-Sterne waren vom Typ K .5 ( oben ), K5 ( Mitte ) und M ( unten ).
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der FCQ-Daten um den Eingangswert hat um ca 10 bis 20 km s zugenommen.

2. . usa enfassung der estergebnisse fur die F ethode

Die im vorausgehenden Kapitel durchgefiithrten Testrechnungen lieferten folgende Resultate:

Die Anwendung der FCQ-Methode auf K-Band-Spektren, speziell aber der CO-
Bandenko6pfe bei 2.89 m und 2.34 m, liefert dann verldfiliche Resultate in Bezug auf
Linienbreite und Linienposition, wenn die zu untersuchenden Spektren ein Signal-Rausch—
Verhiltnis von groer oder gleich fiinfzehn besitzen und kein Template-Mismatch vorliegt.

Ist Template—Mismatch vorhanden, so kénnen die Linienbreiten korrekt wiedergegeben
werden, bei der Rotverschiebung ist aber ein systematischer Fehler von 10 bis 20
km s zu beriicksichtigen.

Bei kleinen Linienbreiten sind die Einfliisse durch die Wahl der Abschneidefrequenz  des
Wiener—Filters zu beachten, welche in systematisch zu grolen Werten fiir die Geschwindig-
keitsdispersion resultieren. Dieser Effekt kann verringert werden, wenn man zu gréfleren
Werten hin verschiebt, was jedoch dann eine stirkere Gewichtung von Rauschfrequenzen
zur Folge hat.

Desweiteren spielt die instrumentelle Auflésungsgrenze des Instrumentes, mit welchem die
Spektren gemessen worden sind, eine Rolle. Linienbreiten, die in der Nihe oder unter
dieser Grenze liegen, k6nnen nicht mehr korrekt reproduziert werden. Im Falle des 3D—
Spektrometers liegt diese bei =64 km s M =150 km s. Dies liegt jedoch
weit unterhalb des Bereiches, in welchem die Dispersionen in NGC 3115 zu erwarten sind,
so daf} von dieser Seite keine Probleme auftreten werden.

2. .  Anwendung der F ethode auf die D e tren on 11

Die Diskussion im vorausgehenden Kapitel lafit eine Extraktion von Geschwindigkeits—
Verbreiterungsprofilen aus den 3D-Spektren von NGC 3115 vielversprechend erscheinen unter
Wiirdigung des Umstandes, dal das Signal-Rausch—Verhéltnis auf der Kontinuumsstrahlung
im Mittel 30 und auf den CO-Bandenkdpfen 15 betrdgt. Analysiert wurden nur die zentralen
3.3 x 3.3 Bogensekunden aus dem gesamten Blickfeld von 3D, das 4.8 x 4.8 Bogensekunden
betrigt, da das SNR zu den am Rand gelegenen Pixelelementen unter die Grenzwerte fiel, bei
der noch eine sinnvolle Anwendung der FCQ-Methode mdglich ist. Da die Pixelskala von 3D
bei der Aufnahme dieser Daten 0.3 Bogensekunden betrigt, besitzt das untersuchte Gesichtsfeld
11 x 11 = 121 rdumliche Auflésungselemente. Die Extraktion der Verbreiterungsprofile ist mit
drei verschiedenen Template-Stern—Typen durchgefithrt worden, um eventuelle Einfliisse auf die
Resultate durch die Wahl der Sternklasse feststellen zu kénnen. Die Sterne sind mit derselben In-
strumentenkonfiguration und auf dem gleichen Beobachtungslauf wie die Galaxie aufgenommen
worden, so dafl systematische Fehler durch eventuelle unterschiedliche instrumentelle Verbrei-
terungsfunktionen ausgeschlossen werden kénnen. Bei den ausgewéhlten Sterntypen handelt es
sich um einen K2.5 III-, einen K5 I11- sowie einen M2 ITI-Stern. Nihere Erlduterungen zu diesen
Objekten findet sich in der Promotionsarbeit von N. M. Schreiber 1998 [64]. In der Abbildung
2.10 sind die aus den NIR-Spektren extrahierten Geschwindigkeits—Verbreiterungsprofile, die
sogenannten ~ ine f ight elocity istributions ( LOSVD ), fiir die zentralen 0.3 x 0.3 Bo-
gensekunden von NGC 3115 zu sehen. Die Rotverschiebung sowie die Profilbreite sind fiir alle
drei verwendeten Template—Sterne nahezu identisch. Die FCQ-Rechnung mit dem K5 ITI-Stern
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Abbildung 2.5: Mit der ~Methode reproduzierte —Eingangs-Linienbreiten ( 355 ), welche

bei der Konvolution des K5  —Sternspektrums verwendet worden sind, fiir eine eihe von verschiedenen, auf dem

Kontinuum definierten SN . Der hier angewendete iener— ilter schnitt bei einer re uenz ab. Der

Template—Stern war vom Typ K5 . Die unkte und Linien haben die entsprechende Bedeutung wie in Abb.

Die senkrechte gestrichelte Linie stellt die —Breite der instrumentellen Au 6sung dar. Bei kleinen Linienbreiten
ist eine systematische ~berschitzung der Linienbreiten infolge der Abschneidefre uenz des iener— ilters und
der instrumentellen Au Gsung festzustellen.
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Abbildung 2.7:  ie Abb. .5und . ,jedoch mit einer Abschneidefre uenz des iener- ilters von 3

Die systematische ~ berschitzung der Linienbreiten am unteren Ende der Achse ist relativ zu den Abb. .5 und
jetzt am geringsten.
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Abbildung 2.8: Mit der -~Methode reproduzierte —Eingangs—Linienbreiten ( 355 ), welche

bei der Konvolution des K&  —Sternspektrums verwendet worden sind, fiir eine eihe von verschiedenen, auf dem

Kontinuum definierten SN . Der hier angewendete iener— ilter schnitt bei einer re uenz 5 ab. Der

Template—Stern war diesmal vom Typ K .5 . Die unkte und Linien haben die entsprechende Bedeutung wie
in Abb. . und .5. Die senkrechte gestrichelte Linie stellt wieder die —Breite der instrumentellen Au Gsung
dar. Die Eingangs—Linienbreiten werden ohne systematische ehler reproduziert, lediglich das auschen nimmt
um 1l bis km s zu.
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Abbildung 2.9: ie Abb .8, jedoch mit einem Template-Stern vom Typ M
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Abbildung 2.10: Geschwindigkeits— erbreiterungs— rofile fiir die zentralen 3 3 Bogensekunden von NG
3115, ermittelt mit der —Methode unter erwendung von drei verschiedenen Template—-Stern—Spektren

liefert jedoch das beste Ergebnis im Hinblick auf die Rauschbeitrige in den Kurven. Betrachtet
man ndmlich die drei LOSVD-Verldufe in Abbildung 2.10, so zeigt sich, dafl bei Verwendung
dieses Sternes die Amplituden beiderseits der Profilkurve kleiner als bei den anderen beiden Ster-
nen sind. Der K5 ITI-Stern kann als als derjenige Template—Stern identifiziert werden, welcher
die besten Resultate liefert. In den folgenden Abbildungen wird daher das ihn charakterisiernde
Symbol, ein weifles Dreieck, durch seine doppelte Grofle gegeniiber den anderen herausgehoben.
Durch Anpassung einer Gauss—Glockenkurve oder aber von Gauss—Hermite— Polynomfunktionen
lassen sich aus diesen Profilen dann die Maximumspositionen sowie die Profilbreiten bestimmen,
aus denen dann die projizierten Rotationsgeschwindigkeiten und Geschwindigkeitsdispersionen
berechnet werden kénnen. In der Abbildung 2.11 sind nun diese Werte fiir NGC 3115, die durch
Anpassung einer einfachen Gauss—Funktion an die Profilkurven ermittelt worden sind, zu sehen.
Wie es sich auch schon bei der Betrachtung der Verbreiterungsprofile angedeutet hat, ist der Ein-
fluB des Template—Types auf die Ergebnisse gering. Die weilen Diamant—Symbole beschreiben
die Resultate, die durch Anwendung des K2.5 III-Sternes in der FCQ-Rechnung zustande ge-
kommen sind. Die weilen Dreieck— und die Quadrat—Symbole repréisentieren die entsprechenden
Werte fiir den K5 IIT- und den M2 III-Stern. Die Daten bewegen sich alle gegenseitig innerhalb
der absoluten Fehlerbalken, welche unter dem gegebenen SNR der Galaxienspektren 30 km s
fiir die Rotation und 40 km s fiir die Dispersion betragen. Im linken Bild der ersten Reihe ist
die Rotation entlang der photometrischen Hauptachse der Galaxie zu sehen. Die Rotationsam-
plitude steigt innerhalb der ersten Bogensekunde von Null auf ca. 130 km s an, um schlieflich
innerhalb der betrachteten Bereiches auf rund 160 km s anzuwachsen. Dies korrespondiert nahe-
zu perfekt mit den Ergebnissen von Kormendy  Richstone zu NGC 3115 [37], die im rechten
Bild in der ersten Reihe als schwarze Diamantsymbole zum Vergleich mit den Daten des K5
ITTI-Template—Sternes aufgetragen sind. Entlang der Nebenachse ( linkes Bild in der zweiten
Reihe ) scheint innerhalb der Fehlergrenzen keine irgendwie geartete Rotation vorhanden zu
sein, was durch die Daten von Kormendy Richstone im entsprechenden rechten Bild bestéatigt



KAPITEL 2. DIE STELLARE KINEMATIK IN DER GALAXIE NGC 3115 79

wird. Bei Betrachtung der Dispersion entlang der Hauptachse ( linkes Bild der dritten Reihe )
ist ein Anstieg zum Zentrum hin von ca. 200 km s auf 350 km s festzustellen, was innerhalb
des Bereiches liegt, den die Ergebnisse, welche Kormendy et al. 1992 [37] durch HST- und
CFHT-Daten erhalten haben, vorgeben ( schwarze Diamantsymbole im Vergleich mit Daten
des K5 ITI- Template-Sternes im rechten Bild in der dritten Reihe ). Die Dispersion entlang der
Nebenachse, die im linken Bild der letzten Reihe dargestellt ist, fillt zum Rand hin weniger stark
ab als bei der Hauptachse, was Anzeichen fiir eine rdumlich anisotrope Geschwindigkeitsdisper-
sion sein kann. In siidostlicher Richtung, d. h. auf dem negativen Teil der Bogensekundenachse,
verlduft die Abnahme etwas unregelméflig, was auf die stéirkere Degradation des SNR entlang der
Nebenachse zuriickzufithren ist, da das Helligkeitsprofil von NGC 3115 dort natiirlich schneller
abnimmt als entlang der Hauptachse. Jedoch kann innerhalb der Fehlergrenzen immer noch ein
monotoner Abfall postuliert werden. In rechten untersten Bild ist wieder der Vergleich mit den
Daten von Kormendy  Richstone zu sehen und es kann auch hier eine Ubereinstimmung mit
den 3D-Daten festgestellt werden. In den Arbeiten von R. Bender et al. 1994 [6] und R. van der
Marel et al. 1994 [51] wird gezeigt, dal die Geschwindigkeitsprofile von NGC 3115 nicht durch
eine Gauss—Kurve alleine korrekt beschrieben werden kénnen. Vielmehr treten an den Flanken
der Profilfunktion Abweichungen von der Gauss-Form auf, die etwa durch den Beitrag von Ster-
nen, die sich in den galaktischen Scheiben mit entgegenlaufenden Umlaufsinn bewegen ( van der
Marel et al. 1994 [51] ), hervorgerufen werden kénnen. Es soll sich hierbei nicht um einen Pro-
jektionseffekt handeln. Die nichtgausschen Verzerrungen treten bei NGC 3115 besonders entlang
der Hauptachse bei Entfernungen vom Zentrum von gréfler 12 Bogensekunden deutlich hervor
( van der Marel et al. 1994 [51] ). Diese Phinomene lassen es verniinftig erscheinen, an die ex-
trahierten Geschwindigkeitsprofile einmal Gauss—Hermite—Funktionen anzupassen, um zu sehen,
inwieweit sich die damit gewonnenen Werte fiir die Rotation und die Dispersion von denjenigen,
die durch Anpassung einer reinen Gauss-Kurve ermittelt worden sind, unterscheiden. Fiir die
Konstruktion der im Rahmen dieser Arbeit verwendeten Gauss—Hermite-Funktionen wurden
Hermite-Polymone der dritten und vierten Ordnung verwendet. Die Gleichungen lauten somit
im Geschwindigkeitsraum ( Bender et al. 1994 [6] ):

()= 5 @ 3 s0) 4 a() (2.25)

mit 3 und 4 als den Standard—Hermite—Polynomen sowie ihren Amplituden 3 und 4. ist
eine Normalisierungskonstante. Das Argument y wird beschrieben durch

- (2.26)

mit der Rotation und der Dispersion . Die Hermite-Polymone 3 und 4 sind in den
Arbeiten von van der Marel et al. 1993 [50] ( siehe auch Bender et al. 1994 [6] ) wie folgt
definiert:

3 = (2 2% 32) 6 (2.27)
g = (4% 12 3) 24 (2.28)

Die Funktion 3 verursacht antisymmetrische, 4 symmetrische Abweichungen vom Gausschen
Linienprofil ( Bender et al. 1994 [6] ).

In der Abbildung 2.12 sind die projizierte Rotationsgeschwindigkeit sowie die entsprechende
Geschwindigkeitsdispersion, die durch Anpassung einer Gauss—Hermite-Funktion an die Profil-
kurven gewonnen worden sind, dargestellt. Die Anordnung der Bilder und die Punktesymbole
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Abbildung 2.11: Durch Anpassung einer Gauss-Kurve an die L. S Ds extrahierte projizierte otation von
NG 3115 entlang der photometrischen Hauptachse ( erste eihe ) sowie der Nebenachse ( zweite eihe ). Die

entsprechenden esultate fiir die Dispersion sind in der dritten und vierten eihe dargestellt. Die —Methode
wurde mit einem K .5 - ( wei e Diamantsymbole ), einem K5 — ( wei e Dreiecke ) sowie einem M -
Template-Stern ( wei e uadrate ) durchgefithrt. Da der K5  —Stern in den — echnungen die besten

esultate lieferte, ist das ihn charakerisiernde Symbol doppelt so gro wie die anderen gezeichnet. um ergleich
sind in den Bildern in der rechten Spalte die entsprechenden esultate von Kormendy et al. 199 [3 ] ( schwarze
Diamantsymbole ) im ergleich mit den K5 —Template-Stern—Daten gezeigt. Die Literaturwerte stimmen mit
den in dieser Arbeit erbrachten esultaten innerhalb der ehlergrenzen iiberein.



KAPITEL 2. DIE STELLARE KINEMATIK IN DER GALAXIE NGC 3115 81

haben dieselbe Bedeutung wie in Abb. 2.11. Es ist nahezu kein Unterschied zu den mittels einer
reinen Gauss—Anpassung erhaltenen Daten und damit auch zu denjenigen von Kormendy et al.
1992 [37] feststellbar. Der Verlauf der Parameter h3 und h4 in Abhingigkeit vom Abstand
zum Mittelpunkt der Galaxie ist in der Abbildung 2.13 gezeigt. Die weiflen Diamantsymbole
zeigen wieder die Daten, die mit der FCQ-Methode unter Einsatz eines K2.5-Template—Sternes
erhalten worden sind. Die weiflen Dreiecke und Quadrate wiederum verdeutlichen die Ergebnisse
mit dem Kb ITI- und dem M2 III Template-Stern. Die Verldufe von h3 und h4 entlang der pho-
tometrischen Hauptachse sind in den linken Bildern der ersten und dritten Reihe zu sehen. Der
Vergleich mit den Daten, die in den Veroffentlichungen von R. van der Marel et al. 1994 [51]
prasentiert worden sind ( schwarze Diamantsymbole ), ist in den rechten Bilden dargestellt. Ob-
schon letztere infolge des hohen Signal-Rauch—Verhéltnisses der dort aufgenommenen Spektren
wesentlich genauer sind, kann trotzdem festgestellt werden, das der Verlauf der hier vorgestellten
Kurven mit Ausnahme an den Réndern ungefihr denen in R. van der Marel et al. 1994 [51]
folgt. Der Parameter h3 nimmt entlang der Hauptachse in siidwestlicher Richtung den Wert 0.1
an, um im Mittelpunkt der Galaxie durch Null zu gehen und dann auf rund -0.5 abzufallen.
Die Werte fiir h4 liegen dagegen unter Null und nehmen im zentralen Bereich Maxima zwischen
-0.1 und Null an. Die bereits erkennbare Diskrepanz zwischen den 3D-Daten und denjenigen
von van der Marel et al. 1994 [51], besonders bei dem h4-Parameter, lie es im Hinblick auf
das schlechtere Signal-Rausch—Verhéltnis in den 3D—-Spektren im Vergleich zu denen in der ge-
nannten Literatur als verniinftig erscheinen, sich bei den kiinftigen Analysen und Betrachtungen
auf die Hermite-Parameter von van der Marel et al. 1994 [51] zu stiitzen. Fiir die Ergebnisse
von h3 und h4 entlang der photometrischen Nebenachse, die in den beiden Bildern der zweiten
und dritten Reihe zu sehen sind, liegen keine tabellierten Literaturwerte vor, so daf§ sie hier nur
vorgestellt werden kénnen.
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Abbildung 2.12: Durch Anpassung einer Gauss-Hermite— unktion an die . S Ds extrahierte projizierte o
tation von NG 3115 entlang der photometrischen Hauptachse ( erste eihe ) sowie der Nebenachse ( zweite
eihe ). Die entsprechenden esultate fiir die Dispersion sind in der dritten und vierten eihe dargestellt. Die
~Methode wurde mit einem K .5 - ( wei e Diamantsymbole ), einem K5 — (wei e Dreiecke ) sowie einem
M —Template-Stern ( wei e uadrate ) durchgefithrt. Da der K5 —Stern in den — echnungen die besten
esultate lieferte, ist das ihn charakterisiernde Symbol analog wie in Abb .11 doppelt so gro wie die anderen
gezeichnet. um ergleich sind in den Bildern in der rechten Spalte die entsprechenden esultate von Kormendy
et al. 199 [3 ] ( schwarze Diamantsymbole ) im ergleich mit den K5 —Template-Stern—Daten gezeigt. s ist
o ensichtlich, da die Anpassung von Gauss—Hermite— unktionen in bezug auf otation und Dispersion nahezu
die gleichen esultate wie bei erwendung einer reinen Gauss— unktion ergibt ( siche Abb. .11)
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Abbildung 2.13: Hermite- arameter h3 fir NG 3115 entlang der photometrischen Hauptachse ( oberste
eihe links ) sowie der Nebenachse ( Bild der zweiten eihe ). Die entsprechenden esultate fir h sind in
der dritten eihe links sowie im untersten Bild dargestellt. Die — echnungen wurden mit einem K .5 —
(wei e Diamantsymbole ), einem K5 — (wei e Dreiecke ) sowie einem M —Template—Stern (wei e uadrate )
durchgefiihrt. Auch hier ist das den K5  —Stern charakterisiernde Symbol analog wie in Abb .11 doppelt so gro
wie die anderen gezeichnet, da dieser in den — echnungen die besten esultate lieferte. um ergleich sind fiir
die Hauptachsendaten entsprechende esultate von van der Marel et al. 199  [51] ( schwarze Diamantsymbole )
im ergleich mit den K5 -Template-Stern-Daten gezeigt ( rechte Bilder in der ersten und dritten eihe ).
nnerhalb einer ntfernung von 1. bis 1.5 Bogensekunden von entrum stimmen die Literaturwerte mit den
experimentellen esultaten relativ gut iiberein, die Diskrepanzen au erhalb sind olge des niedrigen SN
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2. ie Bere nung der dellg 1 ie n 11

2. .1 Die Algorith en fur die i ulationsrechnungen

In diesem Abschnitt soll das Verfahren, mit welchem die unprojizierten und Seeing—korrigierten
Funktionen fiir die Rotationsgeschwindigkeit, die Geschwindigkeitsdispersion sowie die Volumen-
leuchtkraft bestimmt werden, erldutert und diskutiert werden.

Das zugrundeliegende Prinzip ist es, eine Modellgalaxie zu simulieren, deren Projektion auf die
Sichtlinie unter Beriicksichtigung von Seeing-Effekten die beobachtete Galaxie reproduzieren
kann. Dieses Modell ist eine Funktion der drei Raumkoordinaten sowie der Wellenldnge und
besitzt zusdtzlich eine Reihe von verdnderbaren Parametern, deren passende Werte durch ein
Optimierungsverfahren bestimmt werden. Dabei wird die Differenz zwischen beobachteter und
modellierter Galaxie durch Subtraktion der entsprechenden Werte an allen verwendeten Stiitz-
stellen gebildet und daraus dann die leuchtkraftgewichtete Summe der Quadrate gebildet.
Durch Variation der Parameter wird ~ minimiert und so das am meisten geeignete Modell fiir
die zu beschreibende Galaxie ermittelt. Die dabei verwendete Technik zur Bildung der klein-
sten Quadratsumme ist der Simplexmechanismus von Nelder und Mead [56]. Dieses Verfahren
besitzt gegeniiber den iibrigen Anpassungsverfahren den Vorteil, dafl es keine Ableitungen der
verwendeten, zu modfizierenden Funktionen benétigt, da diese duBerst komplex und zum Teil
nichtanalytisch sind. Der Nachteil ist, dal mit den ermittelten optimalen Parametern keine Feh-
lerabschétzung verbunden ist. Diese mufy dagegen in zusétzlichen Rechnungen ermittelt werden.
Die hierbei in Rahmen dieser Arbeit angenommene Strategie bestand darin, daf die Simplexrech-
nungen fiir ein jeweiliges Modell mit verschiedenen Sitzen von Startparametern durchgefiihrt
worden sind. Aus den so erhaltenen optimalen Ergebnisreihen sind dann die entsprechenden Mit-
telwerte zusammen mit den zugehorigen Standardabweichungen gebildet worden, welche dann
zur Beschreibung der beobachteten Galaxie herangezogen worden sind.

In folgenden werden nun die Schritte, welche zur Berechnung der Modellgalaxie notwendig sind,
genauer erlautert und diskutiert.

Zunichst muf} ein Koordinatensystem (xyz), in welchem die Galaxie simuliert werden soll, fest-
gelegt werden. Dazu werden in der Regel die Hauptachsen des Galaxienkorpers zur Festlegung
der Koordinatenachsen herangezogen. Im Falle von NGC 3115 werden die Achsen x und z in
der Ebene der Galaxie liegen mit x parallel zur Himmelsebene und z in einem Winkel von neun-
zig Grad dazu. Die y-Achse wird mit derjenigen zur Definition der Axialsymmetrie identisch
sein. Alle zusammen sind somit eine Funktion der differentiellen Rektaszension dra und Dekli-

nation ddec, der Lingenkoordinate entlang der Sichtlinie z sowie des Positions— und des
Inklinationswinkels, bzw. , welche als Eulerwinkel interpretiert werden kénnen, also

x = x(dra ddec z ) (2.29)

= y(dra ddec z ) (2.30)

z = z(dra ddec z ) (2.31)

Die differentielle Rektaszension dra bzw. Deklination ddec laufen dabei in west—0Ostlicher bzw.
in stid—nérdlicher Richtung. Der Positionswinkel wird ausgehend von der nordlichen Him-
melsrichtung nach Osten hin gemessen und der Inklinationswinkel = von der Himmelsebene aus
in Richtung auf den Beobachtungspunkt. Die Funktionen fiir x, y und z lauten demnach:

x = ddec cos( ) dra sin( ) (2.32)
= (1) z cos( ) sin( ) (2.33)
z = 7 sin( ) cos( ) (2.34)
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Fiir gilt in diesem Zusammenhang
=( 1) ddec sin( ) dra cos( ) (2.35)

Als nichstes werden Modellfunktionen definiert, von denen angenommen wird, dafl diese die
unprojizierte und Seeing—unbeeinflufite Rotationsgeschwindigkeit , die Geschwindigkeitsdis-
persion  sowie die Volumenleuchtkraft b der zu untersuchenden Galaxie beschreiben konnen.
Diese Zusammenhiinge besitzen variable Parameter, mit welchen dann die beste Ubereinstim-
mung zwischen Simulation und Beobachtung erreicht werden soll.

v = v (xyzp ... p) (2.36)
= (xXyzp 1..-D) (2.37)
b = bxyzp 1...p) (2.38)

Die im Spektrum gemessene Rotverschiebung z und die Linienverbreiterung resultieren jedoch
nur aus den Projektionen der Beitrige von v und entlang der Sichtlinie ( LOS ), welche
im nachfolgenden mit (v ) und bezeichnet sein mégen. Desweiteren ist zur korrekten
Reproduktion von z noch die Fluchtgeschwindigkeit v der Galaxie zu (v ) zu addieren, so
daB sich eine Gesamtgeschwindigkeit v ergibt, die lautet

vixyzp ...p)=(Vv ) (xyzp ...p) V (2.39)

Mit den Funktionen fiir und wird nun eine Konvolutionsfunktion, iiblicherweise eine Gauss—
Funktion, berechnet, welche ein Breitenprofil in Abhéngigkeit der rdumlichen Koordinaten x,y,z
und der Wellenlédnge erzeugt.

Broad(x yz p ... p )=

(2.40)

wobei fir () gilt:
()= x — (2.41)

mit  als geeignet gewédhlte Referenzwellenlinge und als Lichtgeschwindigkeit.

Damit wird nun das Spektrum eines Template-Sternes TS( ), welcher unter denselben instru-
mentellen Bedingungen wie die Galaxie beobachtet worden ist, gefaltet. Dies ergibt ein Satz von
Basisspektren, deren Rotverschiebung und Linienbreiten Funktionen der verschiedenen Positio-
nen im Raum sind.

TS (xyz p ...p )=CONV(TS( )Broad(xyz p ... p)) (2.42)

Die projizierte Modelgalaxie MODGAL(dra ddec ) erhélt man durch das Aufintegrieren der
einzelnen Basisspektren T'S entlang der Sichtlinie {iber die gesamte Galaxie. Die Integration
lduft also iiber die Koordinate z vom Beginn der Galaxie bei z bis zu ihrem Ende bei z .

MODGAL(dra ddec p ... p )=

= bxyzp 1...p)TS (xyz p ...p )dz

= bxyzp 1... p)CONV(Broad(xyz p ... p ) TS())dz
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Dies 1488t sich umformen zu

MODGAL(dra ddec  p ... p )= (2.43)
= CONV(TS( ) bxyzp 1...p )Broad(xyz p ... p ))dz

Da die Modellgalaxie an diskreten rdumlichen und spektralen Stiitzstellen, d. h. Pixeln, berech-
net wird, muf} die Integration entlang der Sichtline und in dem Konvolutionsteil der Formel durch
die entsprechende Summation iiber die einzelnen Pixelelemente ersetzt werden. Die Gleichung
2.43 wird dann zu

MODGAL(dra ddec p ... p )= (2.44)

=CONV (TS() b(xyzp 1...p)Broadxyz p ... p )

wobei CONV  eine an diskreten Stellen durchgefiihrte Konvolutionsoperation und z  sowie z
die entsprechenden Gegenstiicke zu z und z auf der diskreten Koordinatenachse bezeichnen.
Die in der Gleichung 2.44 enthaltene Grofle

bxyzp 1... p)Broad(xyz p ... p )=:Broad (2.45)

ist die projizierte Geschwindigkeitsverteilung, ( engl. © ine f ight elocity istributions
- LOSVD ) der Galaxie, welche aus gemessenen Spektren u.a. durch die Fourier—
Kreuzkorrelations—Quotienten Methode ( FCQ ) extrahiert werden kann ( siehe dazu auch 2.4 ).
Umfafit der durch z und z definierte Bereich nicht die gesamte Ausdehnung der Galaxie entlang
der Sichtlinie, so muf zu der Summation in Gleichung 2.44 noch ein Nadherungsterm hinzuaddiert
werden, welcher die noch vorhandenen Abweichungen kompensiert. Dies ist in der Regel eine
Gauss—Kurve mit effektiver Amplitude, Rotverschiebung und Verbreiterung, die die Zustinde
auBerhalb des Integrationsgebietes zusammenfassend beschreibt. Die Rechnungen mit NGC 3115
haben gezeigt, dafl wenn die Integrationsgrenzen derart gewéhlt werden, so dafl der Beitrag der
auBerhalb dieser liegenden Dispersion zur Gesamtdispersion weniger als zehn Prozent betréigt,
dieser Korrekturterm dann sogar vernachléssigt werden kann.

Jetzt miissen die Einfliilsse des atmosphérischen Seeings eingearbeitet werden. Dazu wird eine
Seeing—Funktion in Abhéngigkeit der projizierten Koordinaten dra und ddec sowie der Halb-
wertsbreite HWHM | welche die Seeing—Situation zur Zeit der Beobachtung beschreibt, kon-

strulert.

1 1
SEEING (dra ddec ) = : dra : ddec (2.46)

Die Seeing-konvolvierte Modellgalaxie MODGAL erhélt man schlieflich wie folgt:

MODGAL (dra ddec p ... p )= (2.47)
= CONV(SEEING(dra ddec ) MODGAL(dra ddec p ... p))

oder analog wie fiir die Formeln 2.43 und 2.44 im Falle diskreter Stiitzstellen

MODGAL (dra ddec p ... p )= (2.48)
= CONV (SEEING(dra ddec ) MODGAL(dra ddec p ... p))



KAPITEL 2. DIE STELLARE KINEMATIK IN DER GALAXIE NGC 3115 87

Die Seeing-konvolvierte LOSVD lautet entsprechend

BROAD (dra ddec p ... p )= (2.49)
= CONV (SEEING(dra ddec ) BROAD(dra ddec p ... p))

Um den Satz von optimalen Parametern ermitteln zu kénnen, wird am Schlufl an allen Stiitz-
stellen auf den Koordinatenachsen von | und die Differenz zwischen der beobachteten
Galaxie OBSGAL und dem Modell MODGAL berechnet und daraus dann die Quadratsum-
me  gebildet, wobei als Wichtung die projizierte Volumenleuchtkraft ( ) verwendet
wird.
P ...p)=
= b (dra ddec)(OBSGAL(dra ddec ) MODGAL (dra ddec p ... p))

Dieses wird nun unter Verwendung des Simplex—Algorithmus von Nelder und Mead 1965
[66] durch Variation des Parametersatzes minimiert. Das derart erhaltene Optimum
wird dann durch den Satz et bestimmt, mit welchem die Vorgénge in der beobachteten
Galaxie am besten beschrieben werden konnen.

Die Grofle der fiir die Simulationsrechnungen benutzten Pixel betrigt 0.03 Bogensekunden in
x—, y— und z—Richtung fiir einem Abstand vom Zentrum von bis zu 0.15. Auferhalb besitzen
die Pixel dann eine Seitenldnge von 0.3 Bogensekunden.

2. .2 est der 1 wulations ethode und Fehleranal se

Im folgenden soll die Qualitdt und die Genauigkeit der Simulationsmethode in Abhingigkeit
von Signal-Rausch—Verhiltnis und Template-Mismatch untersucht werden. Zu diesem Zweck
wurde eine Modellgalaxie in der im obigen Kapitel 2.5.1 beschriebenen Weise mit definierten
Funktionen und festgelegten Parametern fiir die Rotationsgeschwindigkeit, der Dispersion und
des Helligkeitsprofils konstuiert. Die Funktionen entsprechen denen, die im Kapitel 2.5.4 zum
Aufbau des Modells M3 herangezogen werden. Mit der daraus aufgebauten Verbreiterungsfunk-
tion wurde das K-Band- Spektrum des K5 III-Sternes HD 82268 konvolviert. Die Parameter
entsprechen den Simulationsergebnissen fiir das Modell M3 in Kapitel 2.5.4. Nachdem diese
Modellgalaxie konstruiert worden ist, wurde das in Kapitel 2.5.1 beschriebene Verfahren ange-
wendet, wobei als Template—Sterne einmal der K5 ITI-Stern, aus welchem die Galaxie aufgebaut
worden ist, als auch ein M4 III-Stern ( HD 80431 ) eingesetzt worden ist. Die Spektren wurden
normalisert, um dominante Beitrdge durch Steigungsfehler auszuschliefien. In den Abbildungen
2.14, 2.15 und 2.16 sind die Resultate fiir die Rotationsgeschwindigkeit, die Geschwindig-
keitsdispersion und des Helligkeitsprofiles in Abhéingigkeit des Signal-Rausch—Verhéltnisses bei
Verwendung des Kb ITI-Template-Sternes zu sehen. Die im obersten Bild von Abb. 2.14 gezeigte
Rotverschiebung  ist in Gleichung 2.62 definiert, die Rotationsamplitude = und der Skalier-
parameter  in den beiden darunterliegenden Bildern in den Gleichungen 2.57 und 2.58. Bei
den Parametern fiir die Geschwindigkeitsdispersion in Abb. 2.15 sind die radiale, die tangentia-
le und die azimuthale Dispersionskomponente, und , in den ersten drei Bildern und
der Dispersionsexponent im untersten Teil durch die Zusammenhinge 2.66, 2.67 und 2.68
bestimmt. In Abb. 2.16 sind die Skalierparameter a und b in den ersten beiden Bildern sowie
die Helligkeitsamplitude fiir das Helligkeitsprofil in der darunterliegenden Graphik durch die
Gleichung 2.78 definiert worden. Der Hintergrundsparameter in untersten Teil wird durch eine
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einfache additive Konstante beschrieben. Die Punkte repréisentieren die Simulationsergebnisse
und die waagrechten Linien die Eingangswerte. Letztere werden durch die Test—Rechnungen
nahezu ohne systematische Fehler korrekt wiedergegeben. Die Streuung um die Eingangswerte
scheint in einer vernachlidssigbaren Abhingigkeit vom Signal-Rausch-Verhéltnis zu sein. Die
Erklarung fiir dies ist, dal bei der hier vorgestellten Simulationsmethode die Modellfunktion
und ihre Parameter nicht an ein einzelnes Spektrum, sondern gleichzeitig an einen ganzen Satz
von solchen angepafit wird. Damit beginnen eventuelle systematische Fehler wie Abweichungen
von differentieller Rotverschiebung und Linienbreite iiber die Beitrige des SNR zu dominieren.
Die beste Anpassung wird daher immer in einem Bereich von Parametern zu finden sein, der
von SNR weitgehend unabhéngig ist. In den Abbildungen 2.17 und 2.18 sind die Resultate fiir
die Rotationsgeschwindigkeit und die Dispersion in Abhéingigkeit des S N bei Verwendung des
M4 IIT-Template-Sternes zu sehen. Auffallend ist hier die grofere Streuung um die Eingangs-
werte sowie systematische Abweichungen bei den Parametern zur Beschreibung der Dispersion
um rund 20 km s. Dies hat seine Ursache in den unterschiedlichen Linienbreiten, die die
Template—Sterne vom Typ K5 IIT bzw. M4 III aufweisen, was sich dann logischerweise auf die
Giite der Bestimmung der Linienbreite auswirkt. Es zeigt sich, dafl die hier entwickelte Simu-
lationsmethode relativ robust im Hinblick auf das Signal-Rausch—Verhéltnis in den Spektren
ist. Bei Template—-Mismatch ist ein systematischer Fehler in den Parametern fiir die Geschwin-
digkeitsverbreiterung um rund 20 km s festzustellen. Diese Testanalysen kénnen naiirlich nicht
diejenigen systematischen Abweichungen beriicksichtigen, die in wirklich beobachteten Spektren
durch die Wahl der Funktionen auftreten, da man ja ihre intrinsische Struktur in der Galaxie
von vorneherein nicht kennt. So kann der reale Fehler, der mit den Parametern behaftet ist,
grofler sein. Es wird daher bei der Analyse zusétzlich notwendig sein, die Parameter solange zu
variieren, bis das Modell nicht mehr mit der Beobachtung iibereinstimmt, um damit noch eine
realistischere Abschétzung der Fehler zu erhalten.

2. . Die erechnung der asse der ala ie

Sind die unprojizierten Funktionen fiir ,  und einmal bestimmt, so kann damit unter
Verwendung des ersten Moments der stoflfreien Boltzmann—Jeans—Gleichung die Masse, die sich
innerhalb des Abstandes vom Zentrum der Galaxie befindet, ermittelt werden. Die Formel
hierfiir lautet nach Binney und Tremaine 1987 [9] fiir eine sphérisch symmetrische Massenver-
teilung:

M()=— —x (2.50)

mit dem Faktor F definiert zu

= ) j— j— (2.51)

Es ist hierbei die unprojizierte Rotationsgeschwindigkeit und bzw. die unproji-
zierten radialen, tangentialen bzw. azimuthalen Komponenten der Geschwindigkeitsdispersion

. Desweiteren ist  die unprojizierte rdumliche Dichte derjenigen Sterne, die zu den beobachte-
ten Spektren beitragen. Unter der Annahme, dafl das Masse—Leuchtkraft—Verhéltnis unabhéingig
vom Radius ist, kann formuliert werden:

(()_ () 252
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Abbildung 2.14: Mit der Simulations—Methode reproduzierte ingangs— otations— arameter fiir eine eihe von
verschiedenen Signal- ausch— erhiltnissen bei erwendung eines K5  —Template—Sternes. Die otverschiebung
im oberen Bild ist in Gleichung . , die otationsamplitude im mittleren Teil in Gleichung .5 und
der Skalierparameter  in der untersten eihe in Gleichung .58 definiert. s findet lediglich eine Streuung der
Simulationsergebnisse um die ingangswerte ohne nennenswerte systematische Abweichungen statt.
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Abbildung 2.15: Mit der Simulations-Methode reproduzierte ingangs-Dispersions— arameter fiir eine eihe

von verschiedenen Signal- ausch— erhiltnissen bei erwendung eines Kb  —Template—Sternes. Die radiale Di
spersion im obersten Bild ist in Gleichung . , die tangentiale und die azimuthale, und , im zweiten
und dritten in den usammenhingen . und . 8 und der Dispersionsexponent in der untersten eihe in

allen soeben genannten Gleichungen definiert. Auch hier sind wie in Abb .1 au er der statistischen Streuung
um die ingangsparameter keine systematischen Abweichungen erkennbar.
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wobei I die Volumenleuchtkraft ist. Die in der Jeans-Gleichung vorkommenden Zusammenhénge

1 — = (2.53)
1 — = (2.54)
beschreiben die tangentiale bzw. azimuthale rdumliche Anisotropie in der Geschwindigkeitsdis-

persion. Sind diese gleich, d. h. = ,sogilt = =: .Die Boltzmann—Gleichung lautet
in diesen Fillen dann:

M()=— — (E)) (( ))) (2.55)

beziehungsweise

M- L) ), (2.56)

Im Falle einer isotropen Verteilung ist = = , so daB die Groéflen und  zu Null
werden. Ublicherweise schwanken diese im Kernbereich von Galaxien zwischen Null und Eins
( Bicknell et al. 1997 [7] ) und nehmen daher im Gegensatz zu den Ausdriicken ( () ( ())
und ( ( )) ( ()) einen positiven Wert an. Sollen nun Modelle mit anisotropen Dispersio-
nen konstruiert und an gemessene Daten angepafit werden und sind desweiteren a priori keine
Annahmen iiber eventuelle Randbedingungen mdoglich, so empfiehlt es sich, mit einfachen For-
meln fiir und  als Funktion des Ortes zu beginnen. Dies kénnen zum Beispiel blofle Kon-
stanten sein. In dem folgenden Kapiteln werden nun einige Simulationsrechnungen mit isotropen
und einfachen anisotropen Dispersionen vorgestellt und diskutiert.

2. . Die ahl der odellfun tionen

Die Formel fiir die Rotationsgeschwindigkeiten fiir exponentielle Scheiben, wie sie im Falle von
NGC 3115 vorliegen, lautet unter Verwendung eines zylindersymmetrischen Koordinatensystems
nach Binney und Tremaine 1987 [9].

vo= () () 10) :0)) (2.57)
mit
= (2.58)

wobei der Abstand senkrecht zur Rotationsachse, um welche das stellare System der Galaxie
rotiert, darstellt. Es sind hierbei () () 1( )und 1( ) die modifizierten Besselfunktionen
der ersten und zweiten Art. Der Parameter  ist ein anpalbarer rdumlicher Skalierfaktor. An
dieser Stelle sei auf die zylindersymmetrische Gestalt dieser Funktion durch ihre ausschlief3-
liche Abhéngigkeit vom Abstand von der Rotationsachse hingewiesen. In Abbildung 2.19 ist
der Verlauf einiger Vertreter aus der Funktionenschar ( ) sowie ihre Abhéngigkeit von den
Parametern und dargestellt. Der Abstand lautet als Funktion der Koordinaten des
Systems (xyz), dessen Achsen, wie in Kapitel 2.5.1 bereits erwéhnt, mit den Hauptachsen der
elliptischen Galaxie zusammentreffen

d= ( z2) (2.59)
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Abbildung 2.19: erlauf der otationsfunktion  als unktion des Abstandes unter ariation der arameter
und . m einzelnen gelten fiir die jeweiligen Kurven A 1 und 1 B 1 und 3
1 und 5 D 1 und 1 und 9 9 und 1
G und 1 H 3 und 1

wobei x und z in die Ebene der Galaxie gelegt sind und durch die Gleichungen 2.33 und 2.34
definiert sind. Die Achse x liegt in der Himmelsebene und z besitzt zu dieser einen Winkel von
neunzig Grad.

Bei der Berechnung der Rotationsgeschwindigkeit ist schlieflich die beliebige Orientierung der
Galaxie und damit auch ihres Geschwindigkeitsfeldes im dreidimensionalen Raum relativ zum
Beobachter zu bedenken. Somit mufl beriicksichtigt werden, daB zu der Rotverschiebung im
beobachteten Spektrum nur diejenige Komponente des Geschwindigkeitsvektors beitrigt, welche
parallel zur Sichtlinie ist. Diese wird berechnet durch

vo@= - () (2.60)

In diesem Falle ist x durch 2.32 und d durch 2.59 bestimmt. Wie bereits erwdhnt, existieren in
NGC 3115 zwei rotierende Scheiben, wobei die innere einen Durchmesser von ca. sechs Bogense-
kunden, die duflere dagegen einen von 200 besitzt. Das instrumentelle Blickfeld betrug jedoch nur
4.8 x 4.8 und erfafite somit nur einen kleinen Ausschnitt im Kernbereich der Galaxie, wodurch
eine verniinftige Bestimmung der anpafibaren Funktionsparameter = und  fiir die duflere der
beiden Scheiben schwierig wird. Diese werden daher in den vorzunehmenden Simulationsrech-
nungen konstant gesetzt, wobei hierfiir Resultate aus den Arbeiten von Kormendy et al. 1996
[39] herangezogen worden sind. Diese lauten 355.0 km s fir ~ und 11.5 Bogensekunden fiir

. Die resultierende Gesamtrotation setzt sich somit nach Kormendy et al. 1996 [39] aus der
quadratischen Einzeladdition der Beitridge der kleinen inneren und der grofien dufleren Scheibe
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zusammen. Damit ergibt sich

v ) @= (v ) @ ~ ) (d) (2.61)

Die resultierende Rotverschiebung im gemessenen Spektrum berechnet sich dann schlieBlich aus
der Summe von (v ) (d) und der Fluchtgeschwindigkeit v , also

z = ) (d) v (2.62)

mit ¢ als Lichtgeschwindigkeit.

Der Satz der anpafibaren Parameter, mit welchen durch den Einsatz des Simplexalgorithmus
die groftmogliche Ubereinstimmung zwischen gemessenen und simulierten Spektren hergestellt
werden soll, lautet demnach und

Der Wahl der Funktion zur Beschreibung der Geschwindigkeitsdispersion kommt im Rahmen
der Modellierung der kinematischen Prozesse in der Galaxie eine besondere Bedeutung zu, da
mit dieser bereits implizite Annahmen iiber die Potentialstruktur und damit die zentrale Mas-
senkonzentration in der jeweiligen Galaxie gemacht werden konnen. Die Datenstruktur, die 3D
zur Verfiigung stellt, erlaubt es, gewédhlte Funktionen an ein gemessenes zweidimensionales Profil
von projizierten Geschwindigkeitsdispersionen anzupassen. Damit ist eine ideale Voraussetzung
zur Untersuchung von eventuell vorhandenen rdumlichen Anisotropien in der Dispersionsstruk-
tur gegeben.

Die in dieser Promotionsarbeit prisentierten Simulationsrechnungen sind mit drei verschiedenen
Modellen fiir die Geschwindigkeitsdispersion durchgefithrt worden. Die Wahl fiel hierbei auf zwei
rdumlich isotrope und zwei rdumlich anisotrope Zusammenhénge, welche eine moglichst grofie
Variation der im Zentrum der Galaxie vorkommenden Massenkonzentration erlauben. Dasjeni-
ge Modell mit der besten Ubereinstimmung zwischen Theorie und Experiment kann dann als
das am geeignetste zur Beschreibung der Vorgéinge in der Galaxie bezeichnet werden und die
daraus resultierende zentrale Massenkonzentration als die am wahrscheinlichsten vorkommende
angesehen werden. Im folgenden werden nun die verschiedenen verwendeten Ansétze fiir die Ge-
schwindigkeitsdispersion vorgestellt.

Der einfachste rdumlich isotrope Zusammenhang mit nur einem anpafbaren Parameter ist ein
Modell mit einer keplerschen Formel, welche lautet:

- (2.63)

Dieser Ansatz setzt die stdrkstmogliche Zunahme der Dispersion zum Zentrum hin voraus und
impliziert damit a priori eine sehr hohe zentrale Massenkonzentration, da der Anisotropiepara-
meter in der Boltzmann— Gleichung 2.50 bzw. 2.51 wegen = = zu Null wird und die

Grofle
dem keplerschen Ansatz als Modell 1 ( M1 ) bezeichnet. Ein erster Schritt zu dessen Verallge-
meinerung und damit zu Alternativmodellen mit einer geringeren inneren Masse in der Galaxie
besteht darin, den Wurzelausdruck in Gleichung 2.63 durch einen anpafbaren Exponenten
zu ersetzen:

den Wert Eins annimmt. Im folgenden Teil dieser Arbeit wird das Modell mit

S (2.64)
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Damit kann der Anstieg der Dispersion zum Zentrum hin den tatsichlichen Messungen ange-
glichen und einer eventuellen geringeren Zunahme, die dann durch Werte von , die kleiner als

0.5 sind, beschrieben wird, Rechnung getragen werden. Der Beitrag in der Boltzmann—

Gleichung nimmt dann die Form

LD, (2.65)

¢ ()

an, welcher nun, je nach dem Resultat fiir , Werte zwischen Null und Eins annehmen kann.
Dadurch ist es dann auch moglich, die zentrale Masse zu verringern. Dies soll fiirtherhin das
Modell 2 ( M2 ) genannt sein.
Mit der Erweiterung der Analyse auf Modelle mit rdumlich anisotroper Geschwindigkeitsvertei-
lung wird ein komplexes und vielschichtiges Feld betreten. Es erscheint deshalb sinnvoll, eine
Ubereinstimmung zwischen Theorie und Experiment mit moglichst einfachen Ansitzen zu versu-
chen. Die einfachste Losung ist sicher diejenige, welche in einem konstanten, von Null verschiede-
nen Anisotropieparameter resultiert. Dies wird durch im folgenden aufgestellten Gleichungen
realisiert, wobei das Dispersionsfeld in Kugelkoordinatensystem definiert sein moge. Die radiale,
die tangentiale und die azimuthale Komponente der Geschwindigkeitsdispersion und
lauten dann:

() = — (2.66)
() = — (2.67)
() = — (2.68)

Es ist zu beachten, dafl die hier aufgestellten Ansitze lediglich vom totalen Abstand zum Zen-
trum abhingen. Zur im Spektrum beobachteten Linienbreite tragen jedoch nur, analog wie
bei der Rotationsgeschwindigkeit, Projektionen der einzelnen Komponenten entlang der Sichtli-
nie bei, was sich formulieren 148t als

= () () () (2.69)

wobei () ,( ) ,und( ) die radialen, tangentialen und azimuthalen Projektionen
auf die Sichtlinie sein mdgen. Diese berechnen sich aus den intrinsischen Dispersionen ,
und  wie folgt:

() = () 0 ) ) 0 (2.70)
) = () 0 ) ) 0 (2.71)
() = () O (2.72)

wobei die Winkel und zu den Kugelkoordinaten, die im Koordinatensystem (xyz) der Galaxie

definiert sind, gehoren. Der Winkel ist der Inklinationswinkel der galaktischen Scheibe. Diese

Formeln resultieren in 6rtlich konstanten tangentialen und azimuthalen Anisotropieparametern
und , die in diesem Fall dann die Werte annehmen:

=1 — (2.73)

=1 — (2.74)
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Die Simulation, die diesen Ansatz verwendet, wird in dieser Arbeit als Modell 3 ( M3 ) bezeichnet.
In einem vierten Modell M4 wird mit dem soeben beschriebenen Ansatz fiir eine anisotrope
Geschwindigkeitsdispersion unter der Annahme, dafl die radiale und die tangentiale Komponente
gleich sind, also mit

= =: (2.75)

gerechnet. Demgemif gilt dann auch

_ (2.76)

In Emsellem et al. 1998 [20] ist, gestiitzt auf Aufnahmen im V-Band von HST WFPC2, des
Canada—France-Hawaii—Teleskopes CFHT mit HRCAM und des Calar Alto—Observatoriums,
eine detaillierte Analyse des Helligkeitsprofiles von NGC 3115 vorgenommen worden. Es konnten
dabei fiinf Komponenten identifiziert werden, welche die galaktische Struktur bestimmen.

Im &uBersten Bereich, d. h. bei Radien grofler als 100 Bogensekunden wird das Licht vom
galaktischen Halo dominiert.

In einem Bereich zwischen 5 und 100 Bogensekunden ist die duflere galaktische Scheibe
des Freemann II Typus klar zu identifizieren

Der galaktische Bulge beginnt bei einem Radius von ca. fiinf Bogensekunden. Entgegen den
Erwartungen 148t er sich nicht durch das de Vaucouleur sche Gesetz bescheiben ( Capaccioli
et al. 1987 [12]).

In einem Bereich mit einem Durchmesser von sechs Bogensekunden um das Zentrum be-
findet sich eine innere Scheibe

Im Zentrum der Galaxie befindet sich eine Punktquelle mit = 16.63 und einem Halb-
lichtradius von 0.054

Zur Verdeutlichung des soeben Abgehandelten sind in Abbildung 2.20 V-Band-Bilder, die mit
dem Weltraumteleskop HST unter Verwendung der Weitfeld— und Planeten—Kamera WFPC2
erhalten worden sind, zu sehen. Diese wurden mit freundlicher Genehmigung vom HST-Archiv
des Space Telescope Science Institute ( STScl ) in Baltimore USA zur Verfiigung gestellt. Das
erste Bild von Abb. 2.20 zeigt einen ca. 60 x 60 Bogensekunden groflen Ausschnitt von NGC
3115 am Himmel. Die Achsen fiir die Rektaszension sowie die Deklination kommen geméfl der
Standardorientierung zu liegen. Bei einem Positionswinkel von ca. 45 ist sehr gut die duflere
Scheibe, die zum Beobachter fast um 90 inkliniert ist, zu sehen. Bei einem Radius von ungefahr
fiinf Bogensekunden beginnt der galaktische Bulge. Das Helligkeitsprofil von NGC 3115 inner-
halb der zentralen 10 x 10 Bogensekunden ist im mittleren Teil von Abb. 2.20 verdeutlicht. Es
ist dort sehr gut innerhalb des Bulges die innere Scheibe mit einem Durchmesser von rund sechs
Bogensekunden zu sehen. Die Punktquelle im Zentrum dieser Galaxie ist hingegen deutlich im
untersten Bild von Abb. 2.20 dargestellt.

Basierend auf diesen Resultaten ist es nun moglich, parametrisierte Funktionen fiir die Vo-
lumenleuchtkraft zu formulieren, welche dann in die Simulationsrechnungen eingehen. Da der
untersuchte Bereich von NGC 3115 nur ein Blickfeld von 3.3 x 3.3 Bogensekunden umfafit, wer-
den nur fiir die beiden innersten Komponenten funktionale Zusammenhinge definiert und die
itbrigen durch einen additiven Hintergrundsbeitrag angenéhert.
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Nach den Arbeiten von Freeman 1970 [22] kann das Helligkeitsprofil einer Scheibe beschrieben
werden durch:

()= (2.77)

Die dreidimensionale Verallgemeinerung dieses Zusammenhanges, welche dann die unprojizierte
Profilfunktion darstellt, kann folgendermaflen formuliert werden:

( 2= ~— - - - (2.78)

wobei die rdumlichen Koordinaten x, y, und z durch Eulersche Transformationen aus den Him-
melskoordinaten entstehen. Der Parameter  ist die Leuchtkraft der inneren Scheibe im Mit-
telpunkt der Galaxie und a und b sind die Verhéltnisse zwischen der Dicke und dem Radius der
Scheibe.

Die Punktquelle in Zentrum der Galaxie kann man durch den Zusammenhang, welcher von
Bahcall und Wolf 1976 [3] angegeben worden ist, beschreiben. Dieser lautet:

()=1 — (2.79)

wobei  der Halblichtradius ist. Bisherige Analysen fiir den im Fall von NGC 3115 ergaben
einen Wert von 0.054  0.010 Bogensekunden ( Emsellem et al. 1998, Kormendy et al. 1996
[20, 39] ).

2. . usa enfassende eschreibung der odelle

An dieser Stelle sollen die im vorigen Kapitel entwickelten vier Modelle M1, M2, M3 und M4
noch einmal zusammenfassend beschrieben werden:

Allen Modellen gemeinsam ist die Beschreibung des Leuchtkraftprofiles, welche sich auf
die Arbeiten von Emsellem et al. 1998 [20] stiitzt. Speziell werden in diesen Arbeiten die
zentrale Punktquelle und die nukleare Scheibe modelliert ( Gleichungen 2.78 und 2.79 )
und die iibrigen Komponenten durch eine Hintergrundsbeitrag angenéhert.

Der funktionale Zusammenhang fiir die Rotationsgeschwindigkeit ist, wiederum fiir alle
vier Modelle, den Arbeiten von Binney und Tremaine 1987 [9] entnommen und in den
Gleichungen 2.57 und 2.58 formuliert worden.

Die Geschwindigkeitsdispersion ist fiir die einzelnen Modelle folgendermaflen festgelegt

Modell M1: rdumlich isotrope, keplersche Dispersion geméf Gleichung 2.63
Modell M2: rdumlich isotrope, nichtkeplersche Dispersion geméifl Gleichung 2.64

Modell M3: rdumlich anisotrope Dispersion mit = = , wobei die einzelnen
Komponenten ( radial, tangential und azimuthal ) festgelegt sind durch die Gleichun-
gen 2.66, 2.67 und 2.68

Modell M4: Dispersion wie in M3, aber mit identischer tangentialer und azimuthaler
Komponente, d. h. = =
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Bezeichnung | Spektraltyp | Bezeichnung | Spektraltyp
HD 107328 KO0.5 IITb HD 95578 MO IIT
HD 85859 K2.5 111 HD 80874 MO0.5 IIT
HD 133774 K5- 111 HD 119149 M1.5 III
HD 82268 K5 III HD 120052 M2 III
HD 80431 M4 11T
HD 78647 K4.5 Ib HD 94613 M3 Ib
HD 90382 M3.5 Tab

Tabelle 2.3: Template-Sterne, deren Spektren fiir die Modellrechnung verwendet worden sind ( entnommen aus
N. M. Schreiber 1998 [ ])

2. . Die rgebnisse der i ulationsrechnungen

In diesem Kapitel soll nun die Durchfithrung der Simulationsrechnungen erldutert sowie ihre
Ergebnisse vorgestellt und diskutiert werden.

Das modellierte Gesichtsfeld fiir NGC 3115 betrug 3.3 x 3.3 Bogensekunden und der Integra-
tionsbereich entlang der Sichtlinie umfafite 15.3 Bogensekunden, zentriert um den Mittelpunkt
der Galaxie. Damit sind die innere Scheibe und der Bulge der Galaxie im wesentlichen einge-
schlossen.

Die Modellrechnungen fiir die Galaxie NGC 3115 mit den in den Abschnitten 2.5.4.1, 2.5.4.2
und 2.5.4.3 beschriebenen Gleichungen wurden mit einer Reihe von Template-Sternen mit
unterschiedlichen Spektraltypus durchgefiithrt. Dies geschah zum einen, um festzustellen, mit
welchem Sterntyp die beste Ubereinstimmung zwischen Modell und Beobachtung erzielt werden
kann. Andererseits sollte festgestellt werden, wie grofl der Einflufl der Verwendung von ver-
schiedenen Sterntypen, welche unter Umstinden nicht die korrekte Population in der Galaxie
widerspiegeln, auf die Streuung der Simulationsparameter ist.

In der folgenden Tabelle sind die Template-Sterne aufgelistet, deren Spektren fiir die Modell-
rechnungen verwendet worden sind. Letztere sind einer Bibliothek entnommen, welche im Rah-
men der Arbeiten von N. M. Schreiber 1998 am MPE angelegt worden ist [64]. Um eine erste
Abschitzung iiber den stellaren Inhalt von NGC 3115 sowie seine eventuelle ridumliche Vertei-

lung zu bekommen, wurde eine Karte mit den Aquivalentbreiten der! CO(2 0) -Linie bei
2.29 m angefertigt, die in Abb. 2.21 zu sehen ist. Die Formel fiir lautet:

= (1 ) (2.80)
wobei das beobachtete, normalisierte Spektrum bezeichnet und fiir und geméif

Origlia et al. 1993 [59] die Werte 2.2924 m bzw. 2.2977 m einzusetzen sind. Es ist jedoch
noch die Geschwindigkeits—Verbreiterung der Linien im Spektrum zu beriicksichtigen. Oliva et
al. 1995 [58] geben in ihren Arbeiten hierfiir eine modifizierte Version der Gleichung 2.80 an,
welche lautet:

= [ ( 60)
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