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Zusammenfassung

Mit zwei Integral-Field-Spektrografen wurden Emissionslinienobjekte in der Andromedagalaxie (M31
= NGC 224) beobachtet. Ziel ist die Bestimmung von Elementhdufigkeiten aus den Linienintensitédten
Planetarischer Nebel, um Riickschliisse auf die Sternentstehungsgeschichte in verschiedenen Regionen
von M31 ziehen zu konnen. Es wird die Problematik systematischer Hintergrundkorrekturfehler bei der
Spektrophotometrie kernnaher, hintergrundlimitierter Planetarischer Nebel untersucht und ein verbesser-
tes Messverfahren unter Verwendung der INTEGRAL-FIELD-SPEKTROSKOPIE (3D-Spektroskopie)
vorgeschlagen. Das Verfahren wurde durch Beobachtungen kernnaher PN in M31 mit MPFS am 6m Te-
leskop/Selentschuk und INTEGRAL am WHT/La Palma getestet. Die Auswertung der Beobachtungsda-
ten demonstriert die Machbarkeit von 3D-Spektrofotometrie fiir extragalaktische Emissionslinienobjekte
und erlaubt anhand der gemessenen Linienintensitaten eine Klassifizierung der Anregungszusténde. Ei-
nes der in der Literatur als PN Klassifizierten Objekte kann aufgrund der neuen 3D-Daten eindeutig
als Fehlidentifikation erkannt werden; es handelt sich mit hoher Wahrscheinlichkeit um einen Super-
novauberrest. Eine dartiber hinausgehende Bestimmung von Elementhdufigkeiten kann wegen der ein-
geschrankten Qualitdt der Testdaten nicht vorgenommen werden. Die besondere Eignung der verwen-
deten Integral-Field-Methode fiir eine solche Aufgabenstellung wird diskutiert, wobei die Starken und
Schwéchen der unterschiedlichen Instrumente analysiert werden. Trotz langer Integrationszeiten sind
die spektralen Intensitaten, bedingt durch die instrumentellen Effizienzen, gering. Aufgrund der wenigen
meRbaren Linienfliisse konnte kein Fotoionisationsmodell angewendet werden. Liniendiagnostik war
begrenzt mdglich. Uber die Objekte PN29 und PN276 (Nomenklatur nach Ciardullo 1989 [23]) wurde
herausgefunden:

e PN 29 ist eine rdumlich nicht aufgeldste Linienquelle (FWHM 0.”75) vor einem Emissionshinter-
grund. Die Anregungsklasse ist groRer als 4. Die nicht extinktionskorrigierte Helligkeit in [OI11] 5007
betrdgt konsistent zur Literatur ca. 21" . Das Balmerdekrement liegt zwischen 4.1 und 4.4. PN 29
ist hochstwahrscheinlich ein planetarischer Nebel.

e PN 276 ist kein planetarischer Nebel: Er ist ausgedehnt (FWHM 1.”8 bis 2.”0) und niedrig an-
geregt. Indizien (schwache [Olll]4363-Linie, Kleine Elektronendichte, Abweichungen der Elek-
tronentemperatur je nach Methode, spektraler Vergleich mit anderen Objekten) deuten auf einen
Supernovaiiberrest. Innerhalb der Fehlergrenzen an der Position von PN276 befindet sich eine
Rontgenquelle. Die Helligkeit ist nicht konsistent mit der Messung von Ciardullo 1989 [23]. Es
besteht der Verdacht langfristiger Variabilitét (vgl. Abb. 3.31).



Durch die Benutzung der Integral-Field-Instrumente wurden Erfahrungen gesammelt, die in die Ent-
wicklung des Potsdamer Multiapertur-Spektrophotometers PMAS eingehen, welches derzeit am Astro-
physikalischen Institut Potsdam (AIP) entwickelt wird. Erfahrungen mit den benutzten Instrumenten
konnten in die Entwicklung von PMAS einflieBen. Hierzu wurden umfangreiche Untersuchungen im
Labor durchgefiihrt. Schwerpunkt war die Effizienzsteigerung der Ein- und Auskopplung des Lichtes
in Lichtleitfasern, wofir ein Messaufbau in einer fotometrischen Testbank entwickelt wurde. Neben der
Vermessung der fiir PMAS relevanten Fasereffekte (hauptsachlich die Offungszahldegradation) wurde
das Modenrauschverhalten bewegter Fasern behandelt. Weitere Tests fanden zur Belastbarkeit von Fa-
sern statt. Folgende Aussagen konnten gewonnen werden:

e Mechanischer Druck durch glatte Oberflachen beeinflut die Offnungszahldegradation gering. Bei
Kriimmungsradien groéRRer als 30 mm sind keine Degradationseffekte zu erwarten.

e Durch Immersionsankopplung der Faser an Linsenraster und Kollimator werden Fresnelverluste
vermieden. Die Offnungszahldegradation wird signifikant verringert, da Defekte der Faserend-
flachen kompensiert werden. Der Gesamtgewinn an Licht im f/3-Kollimator bei Einkopplung mit
f/3.5x5 - Quadratlinsen betrégt 22 + 4 %.

e Umverteilungen von Licht beim Faseraustritt beeinflussen die fotometrische Genauigkeit des Sy-
stems. Zum Verlust von Gesamtlicht erfolgt eine Umverteilung der Intensitét innerhalb der Punkt-
bildfunktion der Spektrografenoptik. Da sich die Form der Linienprofile dndert, entstehen bei der
Extraktion Fehler. Eine in einer realistischen Schwenksimulation gemessene Helligkeitsvariation
von 4.3 % verursacht Bildortverschiebungen von bis zu 0.3 Pixeln. Bei PMAS spielen diese Effekte
konstruktionsbedingt eine untergeordnete Rolle.

Die gewonnenen Erkenntnisse, speziell zur Minimierung der Offungszahldegradation durch Immersions-
kopplung, werden bei PMAS verwirklicht. Das Design der Spektrografenoptik wurde fiir Immersionsan-
kopplung optimiert.



Kapitel 1

Einleitung
1.1 Planetarische Nebel in M31

M31 (NGC 224) ist die der Milchstrae ndchstgelegene Galaxie vergleichbarer GroRe und Form (Sh-
Spirale). Ihre Entfernung betrégt 783 kpc (Holland 1998 [44] aus der Fotometrie von Kugelsternhaufen
sowie Stanek, Garnavich 1998 [102] aus der Beobachtung von roten Einzelsternen im Vergleich mit
Hipparcos-Daten). Diese verhdltnisméRig geringe Distanz zu unserer MilchstraBe ermdglichte bereits
in den zwanziger Jahren die Entdeckung von Einzelsternen in den Randgebieten (Hubble 1929, [45],
2.5 m Hooker-Teleskop). 1944 wurde das Zentrum aufgeldst beobachtet (Baade 1944, [8]). Baade fand
in den 50er Jahren durch Interferenzfilteraufnahmen am 5m-Hale-Teleskop die ersten planetarischen
Nebel ! (Baade 1955, [9]). Systematisch nach PN gesucht wurde in M31 von Jacoby und Ford 1978
mit einem 3m - Teleskop und Bildwandlern (Ford,Jacoby 1978, [36], [37]). Die bisher umfangreichste
Durchmusterung fand mit einem CCD-Detektor am 0.9m Reflektor des Kitt Peak National Observatory
statt (Ciardullo et al 1989, [23]). Hieraus resultierte eine Liste der Koordinaten und Helligkeiten von 569
planetarischen Nebeln, die Grundlage der Objektauswahl dieser Arbeit wurde.

Durch die Verfligbarkeit von Teleskopen der 8-10 m - Klasse gewinnt die Einzelobjektbeobachtung in ex-
tragalaktischen Systemen zunehmend an Bedeutung. Neben der groen Offnung sind hierbei verbesserte
Detektoren und neue Bauweisen zur Verringerung der die Bildschérfe begrenzenden Luftturbulenzen ent-
scheidend. Erscheinen nahe Galaxien auf Aufnahmen kleinerer Teleskope als Nebel, ermdglichen Grol3-
teleskope Einblicke, wie sie bisher nur aus dem Studium der Magellan’schen Wolken her bekannt waren
(Abb.1.1). Beobachtende Stellarastronomie wird damit auch in extragalaktischen Systemen maoglich. Der
Begriff der “extragalactic stellar astronomy” (Kudritzki 1998, [63]) tragt dieser Entwicklung Rechnung.
Durch Fotometrie und Spektralanalyse einzelner Objektklassen lassen sich genauere Aussagen Uber die
Entwicklungsgeschichte einer Galaxie gewinnen. Beobachtung leuchtkréftiger Einzelsterne (A- und B-
Uberriesen) erlauben detaillierte Aussagen zu chemischen Haufigkeiten und Entwicklung stellarer Popu-
lationen. Uber die Arbeiten zu Galaxien der lokalen Gruppe mit 4m-Teleskopen hinaus (Monteverde et
al 2000 [76], Venn et al 2001 [109]) ist es mit 8 m - Teleskopen und moderner Instrumentierung (FORS
am VLT) gelungen, die Reichweite zu verzehnfachen (Bresolin et al 2001 [17]).

1Im Folgenden mit “ PN ” abgekiirzt.
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Part of Andromeda Galaxy (M31)

Subaru Telescope, National Astronomical Observatory of Japan

Suprime-Cam (R)
January 28, 1999

Abbildung 1.1: M31, durch ein modernes 8 m - Teleskop (SUBARU first light, Quelle: [104]) belichtet:
Diese Bilder sind vergleichbar mit galaktischen Sternfeldaufnahmen dlteren Datums. Oben links: M31im

kleinen Teleskop. Auch in anderen “Spiralnebeln ” werden durch moderne Grofiteleskope Einzelobjekte
sichtbar.
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1.1.1 Beobachtbarkeit extragalaktischer planetarischer Nebel
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Abbildung 1.2: Entwicklung der PN-Zentralsterne im HRD (Blocker 1995, [14] [15]).

Sterne mit einer Ausgangsmasse von bis zu 8 Mg, (Blocker 1995, [14] [15]) werden nach Massenver-
lusten zu Zentralsternen planetarischer Nebel. In Abb. 1.2 ist die Entwicklungs eines Sterns mit 3 Mg
Hauptreihenmasse im Hertzsprung-Russell-Diagramm aufgetragen. Nach dem Riesenstadium verliert
der Stern durch Sternwinde und thermische Pulse auf dem asymptotischen Riesenast einen Grofteil sei-
ner Masse. Auf dem Weg zum WeilRen Zwerg wéchst die Oberflachentemperatur des kontrahierenden
Sterns bei konstanter Leuchtkraft stark an, so dal der UV-Anteil des Kontinuums stark zunimmt. Die
abgestoRene Sternhiille wird durch lonisation und Rekombination zum Leuchten angeregt. Die Trans-
formation von UV-Kontinuumsstrahlung in abzahlbare, diskrete Linien macht die PNs innerhalb dieser
Linien zu extrem leuchtkréftigen Einzelobjekten. Das in galaktischen Nebeln gefundene, schwache Ne-
belkontinuum ist in extragalaktischer Entfernung nicht beobachtbar.

1.1.1.1 Nachweis und Fotometrie extragalaktischer PN

Durch Bildaufnahmen im Licht der hellsten PN-Emissionslinien lassen sich Koordinaten und Linien-
flusse zahlreicher extragalaktischer PN bestimmen. Hauptmotivation solcher Durchmusterungen ist die
Gewinnung einer Leuchtkraftfunktion der Planetarischen Nebel 2. Hierzu werden die Helligkeiten ei-
ner in den hellsten Magnituden vollstandigen Stichprobe gemessen. Die Form dieser Verteilung &Rt
unter Annahmen (ber die maximale Leuchtkraft eines PN Rickschliisse auf eine Absolutleuchtkraft zu

2PNLF-Methode (planetary nebula luminousity function)
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(Ciardullo 1989, [23]). Damit werden die hellsten Objekte der gemessenen Verteilung zu Standardker-
zen und liefern einen wichtigen Beitrag zur extragalaktischen Entfernungsbestimmung. Die bisweilen
kontrovers diskutierte Methode (Tammann 1993, [106]) wurde an vielen Galaxien in unterschiedlichen
Distanzen eingesetzt. Die starkste und damit fiir die PNLF geeigneteste Emission ist die der [OllI]-Linie
bei A = 5007 A. Daein groBer Anteil der stellaren Leuchtkraft in dieser einzelnen Linie abgestrahlt wird,
treten PN in diesem Wellenldngenbereich aus dem Kontinuumshintergrund einer Galaxie deutlich hervor.
1981 publizierten Jacoby und Lesser einen friihen Versuch der Distanzbestimmung von 10 naheliegenden
Zwerggalaxien Uber die jeweils hellsten PNs [54]. Bedingt durch die unbekannte Extinktion des Lichtes
des hellsten PN allein ist es erforderlich, méglichst viele PN zu erfassen und in der Leuchtkraftfunkti-
on aufzutragen. Mit verbesserten Detektoren wurden seit 1989 systematisch PN-Durchmusterungen von
den Magellanschen Wolken bis zu entfernten Galaxienhaufen durchgefiihrt (vgl. Tab. 1.1).

Galaxien Veroffentlichung
M31 Ciardullo et al 1989, [23]
M81 Jacoby, Ciardullo 1989, [50]

Galaxien der Leo-I-Gruppe
Galaxien im Virgohaufen
Magellansche Wolken LMC, SMC
NGC891, NGC 1023

M 32, NGC 205, NGC 185, SMC
Galaxien im Fornaxhaufen

Ciardullo, Jacoby 1989, [24]
Jacoby, Ciardullo 1990, [51]
Jacoby, Ciardullo 1990, [52]
Ciardullo et al 1991, [25]
Ciardullo et al 1992, [26]
Mc Millan et al 1993, [74]

Galaxiem im Comahaufen
M 51, M 96, M 101

Jacoby et al 1996, [53]
Feldmeier et al 1997, [33]

Tabelle 1.1: PN-Durchmusterungen in extragalaktischen Systemen

Durch Kenntnis der PNLF-Distanzen naher Galaxien bis zum Virgohaufen lassen sich Riickschliisse auf
die Hubblekonstante H| ziehen, da die auf H basierenden Distanzen entfernterer Galaxien an nahen
Galaxien geeicht werden. Im Rahmen des HST Key Project wurde die PNLF mit anderen Methoden der
Distanzbestimmung verglichen (Ferrarese et al 1999, [35]):

e TRGB-Methode : Abknickpunkt im Riesenast des HRD
e GCLF-Methode : Leuchtkraftfunktion extragalaktischer Kugelsternhaufen
e SBF-Methode : Oberflachenhelligkeitsvariation in Bildern staubfreier Galaxien

Es ergab sich, dafl die PNLF durch systematische Effekte um ca. 0.2 Magnituden unterschétzt wird, wo-
durch eine grolRere Hubblekonstante (Hy = 75..808§4—”;c gegeniiber Hy = 70-£™_ mit obigen Methoden)

sMpc
resultiert. So erhielt McMillan aus PNLF-Beobachtungen im Fornaxhaufen Hy = 755’%6 (Mc Millan
et al 1992). Auch die Verwendung von Typ 1 - Supernovae ergibt kleinere Werte, z.B. Hy = 64 + 45%6

fir SN 1998bu in M96 (Jha et al 1998 [58]). Als Ursachen fir die systematische Abweichung der PNLF
wird von Ferrarese et al. diskutiert:

e Verfdlschung der Stichprobe durch PN, die innerhalb eines Galaxienhaufens keine raumliche Zu-
gehorigkeit zu einer bestimmten Galaxie besitzen (intracluster PN).
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e Konfusion durch andere Emissionslinienobjekte (kleine, punktformige HII-Regionen).

Trotz dieses systematischen Fehlers ist die PNLF-Methode der TRGB-Methode aufgrund ihrer Reich-
weite Uberlegen. Die Verwendung eines Instruments der 1m-Klasse fir die Durchmusterung in M31
(Ciardullo 1989, [23]) indiziert die grofie Reichweite dieser Teleskope speziell im Hinblick auf die mo-
dernen 8m-Spiegel, welche laut Jacoby 1998 [55] Distanzbestimmungen bis zu einer Entfernung von
40 Mpc ermdoglichen. Damit stellt die PNLF eine wichtige Erweiterung der nur in nahen Galaxien an-
wendbaren, stellaren Methoden (Cepheiden, RR Lyrae) dar, speziell weil sie in den Entfernungsbereich
oberhalb von 10 Mpc vordringt, in dem die Hubbleexpansion sich deutlich von Pekuliarbewegungen
abzugrenzen beginnt (Ferrarese 1999, [35]). Im Vergleich zur SFB-Methode ergeben sich nur kleine Un-
terschiede trotz des unterschiedlichen Ansatzes (Ciardullo et al 1993 [27]). M31 wird zur Eichung fur
die PNLF verwendet, da flr diese Galaxie aufgrund ihrer Nahe mehrere weitere Distanzbestimmungs-
methoden existieren.

1.1.1.2 Spektralanalyse extragalaktischer PN

Die zur Erstellung der PNLF erhaltenen Durchmusterungen konnen als Datenbasis fiir spektroskopische
Untersuchungen dienen. In den Magellan’schen Wolken wurden solche Untersuchungen bereits durch-
gefiihrt (Boroson,Liebert 1989 [16], Meatheringham, Dopita 1991 [75]). Planetarische Nebel représen-
tieren Endstadien langlebiger Sterne. Da ihre Zusammensetzung weitgehend der des Vorldufersterns ent-
spricht (Jacoby, Ciardullo 1999, [56]), spiegelt ihre Elementhdufigkeit die chemische Zusammensetzung
der Galaxie zu einer friiheren Epoche wider. Mit Hilfe der neuen Teleskopgeneration und geeigneter Fo-
kalinstrumente wird es in den nachsten Jahren mdglich sein, durch die Spektralanalyse von PN in vielen
Galaxien Informationen Uber ihre Kinematik, Anregungsklassen und Elementhéufigkeiten zu erhalten.
Fur Kenntnisse (ber die chemische Entwicklungsgeschichte verschiedener extragalaktischer Regionen
sind PN ein unverzichtbares Werkzeug. Andere Methoden der extragalaktischen Populationsanalyse sind:

e Spektralanalyse extragalaktischer HII-Regionen
e Absorptionslinien elliptischer Galaxien (Mg b- und Fe- Index)
e CCD-Fotometrie (iber Farbindizes

Waihrend die HIl-Regionen ausgedehnt sind und der Scheibenpopulation angehdren, ist die Absorpti-
onslinienmethode auf elliptische Galaxien begrenzt. Die Farbindizes sind nicht eindeutig, da sie sich
mit Alter und Metallizitat gleichartig @ndern (age abundance degeneracy, Worthey 1996 [114]). Die
PN-Spektroskopie unterliegt diesen Einschrankungen nicht:

e Im Licht ihrer Emissionslinien lassen sich extragalaktische PN in grofien Entfernungen und vor
hellem Kontinuumshintergrund nachweisen. Hierdurch sind sie als Einzelobjekte auch in fernen
Galaxien untersuchbar.

e Da PNs alte Objekte sind, wird die Analyse einer bereits vergehenden Sterngeneration im Ver-
gleich zu derzeitigen Hauptreihensternen ermdglicht.

e PN gibt es in jeder Sternpopulation in allen Zonen jedes Galaxientyps, so dal’ raumlich homogene
Aussagen moglich sind.
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Durch die Spektrofotometrie der Emissionslinien lassen sich neben der Bestimmung der Anregungsklas-
sen wichtige Riickschlisse auf die chemische Zusammensetzung schlieBen. Aus dem Sauerstoffvorkom-
men |&Rt sich auf das Alter einer Population schlieBen (Richer 1999, [89]). Hieraus lassen sich Entwick-
lungsszenarien von Galaxien ableiten und die Frage beantworten, ob die heute beobachtete Zusammen-
setzung der Galaxien aus einem monolythischen Kollaps oder aus dem Verschmelzen mit Zwerggalaxien
(merger events) hervorgeht (Larson 1992 [66]).

1.1.2 Erscheinungsbild der PN in M 31

Durch hohe Emissionslinienintensitdten sind in nahen Galaxien viele PN beobachtbar. PN sind im Ver-
gleich zu HII-Regionen kleine Objekte, die in der Distanz von M3L1 fiir bodengebundene, nicht adaptive
Optiken punktférmig erscheinen. Der Winkeldurchmesser von PN im Bulge unserer Galaxie ist bereits
kleiner als 2” (Redding und Zijlstra 1993, [88]). Specklebeobachtungen von PNs der Magellan’schen
Wolken (Wood, Bessell, Dopita 1986 [113]) zeigt bei nur 3 der 11 untersuchten PN Durchmesser groRer
als 0”.5. Deshalb ist in der Durchmusterung von Ciardullo 1989 [23] bei der Beobachtung der PN im
[Ol11]-Licht die Punktformigkeit ein Kriterium fiir die Identifikation einer Quelle als PN. Ferner wurde
die Sichtbarkeit des Objekts im Kontinuum mit einem Offbandfilter (zweites Schmalbandfilter, Durchlal3-
bereich neben der [Oll1]5907-Linie) berprift. Da das Kontinuum eines extragalaktischen PN unsichtbar
ist, weist ein Kontinuumsanteil darauf hin, dal es sich beim Objekt um einen Feldstern handelt.

1.2 Integral-Field-Spektrofotometrie

1.2.1 Bisherige Beobachtungstechniken

Die Spektralanalyse extragalaktische PN macht eine vorherige Durchmusterung erforderlich, da die Hel-
ligkeiten und Positionen der Objekte bekannt sein missen.

1.2.1.1 Bildaufnahmen

Durch direkte Bildaufnahmen (Imaging) mit engbandigen Interferenzfiltern lassen sich groRRere Felder
gleichzeitig erfassen. Dies ist vorteilhaft fiir PN-Durchmusterungen extragalaktischer Systeme. Bei der
sog. On-Off-Bandtechnik wird eine Aufnahme im Licht einer hellen PN-Linie erstellt, um anschlieRend
eine Aufnahme im benachbarten Kontinuum zu gewinnen. Durch Vergleich lassen sich Kontinuums-
quellen (z.B. Feldsterne) von reinen Emissionsquellen unterscheiden. Die fotometrische Genauigkeit der
Daten wird durch das zeitlich sequentielle Aufnehmen von Standardstern und Objektframe limitiert.
Relative Fotometrie (z.B. FluRvergleich zwischen [OI11]5007 und H,) ist durch Anwendung verschie-
dener Filter mdglich. Wissenschaftliche Zielsetzung des Imagings extragalaktischer PN ist meistens die
astro- und fotometrische Katalogisierung zum Aufstellen der Leuchtkraftfunktion. Mitunter werden bei
den Durchmusterung anstelle engbandiger Interferenzfilter Fabry-Perot-Plattenpaare eingesetzt, z.B. von
Soffner et al 1996 [101] bei der Beobachtung von 34 PN in NGC 300. Im Fall der PN-Durchmusterung
von Ciardullo et al 1989 [23] wurden 569 PN in M31 gefunden. Die Objekte wurden mit einem 0.9
m - Teleskop in Verbindung mit Schmalbandfiltern (On-Off-Band-Technik) in insgesamt 13 Feldern
beobachtet. Es konnten PN bis zur 26. GroRRenklasse (msgo7 nicht extinktionskorrigiert) mit einer Posi-
tionsunsicherheit von einer Bogensekunde gemessen werden. Die Durchmusterung wurde als Basis zur
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Auswahl von Einzelobjekten fiir die vorliegende Arbeit benutzt.

1.2.1.2 Spektrofotometrie

Einerseits wird die Linienposition im Spektrum zur kinematischen Analyse verwendet. Da PN in al-
len Regionen einer Galaxie vorkommen, sind sie ideale Probekorper fur die Bestimmung der Bewe-
gungsablédufe verschiedener Gebiete der Galaxie. Andererseits lassen sich aus den Linienfliissen Uber
lonisationsmodellrechnungen Informationen tber die Elementhdufigkeiten und damit die Populations-
zugehorigkeit bestimmen. Miteinander kombiniert werden stattgefundene Verschmelzungen mit anderen
Galaxien (Merger) nachweisbar. Die Daten bisheriger Arbeiten wurden mit Lang- oder Vielspaltspektro-
grafen gewonnen, wobei bei ersteren nur ein (selten zwei) Objekte gleichzeitig erfal3t werden konnten.
Jacoby benutzte 1999 ein Vielspaltinstrument, um 15 PN in M31 zu analysieren [56]. Auch Emissionsli-
nienobjekte anderer Galaxien als M31 wurden untersucht, z.B. 9 PNs in NGC 5128 (Centaurus A) durch
Walsh et al, 1999, [110] mit Langspaltspektroskopie. Neben dem Lang- oder Vielspaltinstrument sind
fasergebundene Multiobjektspektrografen einsetzbar, um noch mehr PNs einer Galaxie gleichzeitig zu
beobachten und damit die Effizenz der Beobachtungszeit zu erhdhen.

Limitierungen bei der Spaltspektroskopie Durch den Spalt (oder der Faser bei fasergekoppelten
Multiobjektspektrografen) wird am Ort eines PN ein kleines Filament aus dem Bild der Galaxie ausge-
schnitten. Hierbei treten verschiedene beobachtungstechnische Probleme auf (Jacoby, Kaler 1993, [57]):

Atmospharische Dispersion: Die Objektbilder werden mit wachsender Zenitdistanz zu Spektren aus-
einandergezogen, so daB der Spalt teilweise verfehlt wird. Die Spaltorientierung kann entlang des
parallaktischen Winkels gewéhlt werden, wodurch das Dispersionsspektrum parallel zum Spalt
liegt. Jedoch ist diese Orientierung wegen der Bildfelddrehung gegeniiber dem Azimutalsystem
zeitabhdngig. Die Dispersionsstarke ist von der Zenitdistanz abhéngig. Dadurch variiert das Spek-
trenprofil beim Wechsel zum fotometrischen Standardstern. Deshalb muB ein breiter Extraktions-
bereichs auf dem Detektor verwendet werden. Die separate Spektroskopie eines Sterns in gleicher
Zenitdistanz zur Eichung des Extraktionsprofils ist méglich.

Seeingverluste : Die Spaltbreite muf an das Seeing angepaft sein. Sonst entstehen Fehler sowohl im
Absolutfluf3 als auch relativ, da der Durchmesser des Seeingscheibchens mit kleinerer Wellenldnge
zunimmt. Mit groBerer Spaltbreite wird der Gesamtflul? erfal’t, aber das Signal/Rausch-Verhaltnis
und das spektrales Auflésungsvermdgen herabgesetzt. Eine Losung ist das wenig effiziente, se-
quentielle Beobachten mit breitem und schmalem Spalt.

Fehlpointing: Der Spalt ist anféllig gegen Positionierungs- und Nachfiihrfehler des Teleskops. Hieraus
resultieren Lichtverluste sowie eine eingeschrankte fotometrische Genauigkeit. Durch eine Spalt-
verbreiterung steigt die Hintergrundkontamination an, wahrend die spektrale Auflésung sinkt (vgl.
AbDb. 1.4). Durch die unsymmetrische Spaltausleuchtung wird auch in Dispersionsrichtung ein
Fehler eingefiihrt (Bacon et al. 1995 [10]). Die Positionierung des Spalts erfolgt nach Bacon oft
aufgrund sichtbarer Details im Kontinuum, die nicht unbedingt mit der Lage der Emissionsgebiete
tbereinstimmen.
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Hintergrundkontamination: Der Hintergrund eines extragalaktischen PN wird durch ein helles Kon-
tinuum aus nicht aufgeldsten Sternen dominiert. Auch Emissionsfilamente konnen sich im Umfeld
befinden. Wegen der hohen rdumlichen Variabilitdt des Hintergrundes ist eine detaillierte Sub-
traktion fiir zuverldssige Spektrofotometrie notwendig. Am Spaltspektrografen sind lediglich die
Regionen in Spaltrichtung beiderseits des Objekts zugéanglich. Im Fall eines Multiobjektspektro-
grafen konnen zwar z.B. Skyaperturen rund um das Objekt positioniert werden, es verbleiben aber
technisch bedingt Liicken zwischen diesen Aperturen und dem Objekt. Diskrepante Ergebnisse
wie physikalisch sinnlose Linienverhdltnisse (z.B. [SII]-Verhéltnis in PN29 (M31), Jacoby 1999,
[56]) sind die Folge.

Flachenerfassung: Nach Bacon 1995 [10] ist die Erfassung flachiger Gebiete mit Verringerung der
Effizienz um mindestens die Halfte verbunden, da Aufnahmen mit verschiedenen Spaltpositionie-
rungen auf dem Objekt notwendig sind. Schwankungen der Umgebungsbedingungen fiihren bei
diesen sequentiellen Beobachtungen zusatzliche Fehler ein.

Nach Jacoby, Kaler 1993 ([57]) kdnnen auch mit einem weiten Spalt nur angenéherte spektrofotometri-
sche Flisse mit etwa 15 % Genauigkeit gemessen werden. Da diese Probleme in der Praxis die Spek-
tralanalyse erheblich erschweren, stellt sich die Frage nach einer anderen Beobachtungsmethode, welche
die genannten Schwierigkeiten umgeht.

1.2.2 Integral-Field-Spektroskopie (IFS)

Hier wird sowohl das Feld des zu spektroskopierenden PN als auch seine Umgebung in viele kleine, zu-
sammenhdngende Zellen zerlegt, die simultan spektroskopiert werden. In der Literatur wird die Methode
auch als 2D-, 3D oder abbildende Spektroskopie bezeichnet. Mit dieser neuen Technik werden die in
Abschnitt 1.2.1.2 genannten Schwierigkeiten beseitigt.

1.2.2.1 Das 3D-Konzept

Grundgedanke ist, durch eine einzige Aufnahme simultan eine dreidimensionale, kontinuierliche Daten-
struktur zu erhalten. Zwei der Dimensionen (im folgenden mit x und y bezeichnet) definieren hierbei
die raumliche Ausdehnung des Objekts. Die dritte, spektrale Dimension ist die Wellenlange A. Wie in
Abb. 1.3 erkennbar ist, lassen sich aus diesem Datenwiirfel sowohl monochromatische Bilder als auch
Spektren jeder einzelnen Ortszelle gewinnen. Hierdurch wird ein zusammenhéngendes Gebiet mit ho-
her Ortsauflésung spektroskopiert. Es zeigt sich, daB mit diesem Verfahren den Unzulénglichkeiten der
Spaltspektroskopie begegnet werden kann.
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Abbildung 1.3: Der Datenkubus enthdlt monochromatische Bilder und Spektren.

Die Vorteile der IFS im Zusammenhang mit den im Abschnitt 1.2.1.2 er6rterten Problemen der Spalt-
spektroskopie sind folgende:

Pointing: Die Anforderungen an Teleskoppositionierung und Seeing sind geringer als beim Spalt, da
die Umgebung simultan mit spektroskopiert wird. Das erhaltene Ergebnis ist beztglich solcher
Abweichungen unempfindlich.

Atmospharische Dispersion: Das Bildfeld nimmt einen zum kurzen Spektrum verzerrten PN vollstandig
auf. Eine Ausrichtung auf den parallaktischen Winkel ist im Unterschied zum Spalt nicht erforder-
lich.

Hintergrund: Da die Umgebung rund um den PN simultan erfa3t wird, ist der Hintergrundsverlauf in
jeder Richtung mit der gleichen spektrofotometrischen Genauigkeit bekannt wie der PN selbst. Es
lassen sich Gradienten und Filamente in der Hintergrundssubtraktion beriicksichtigen.
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Abbildung 1.4: Vergleich von Spaltspektroskopie (links) mit IFS (rechts). Links: Das Objekt (Ellipse)
ist durch das Seeing verbreitert und durch die atmosphdrische Dispersion elongiert. Fall a: Ein enger
Spalt verursacht Spaltverluste. Der Hintergundbeitrag ist gering, die spektrale Aufldsung (Linienscharfe)
hoch. Fall b: Der breite Spalt erhdlt den GesamtfluR. Die spektrale Aufldsung ist reduziert, der Hinter-
grundbeitrag stark. Rechts IFS (4 x 4 Elemente): Das Summenspektrum erhalt den FluB, hat eine hohe
Linienschérfe und ist optimal hintergrundsubtrahiert.

Die Felder der meisten IFS-Instrumente haben nur wenige Bogensekunden Kantenldnge. Fiir Durchmu-
sterungen ist diese Technik deswegen derzeit nicht sinnvoll, wenngleich groRere IFS-Instrumente in der
Entwicklung sind (Weitfeld-1FS, z.B. VIRMOS, Prieto 1998 [84]). Die Positionen der Objekte mussen
hinreichend genau bekannt sein. An dieser Stelle ergédnzen sich monochromatisches Imaging und zweidi-
mensionale Spektroskopie. Kleine Unsicherheiten in der Position haben jedoch im Gegensatz zur Spalt-
spektroskopie keine Konsequenzen, da das Objekt sich dann zwar nicht mehr in der Feldmitte befindet,
aber dennoch komplett erfal3t wird.

1.2.2.2 Technische Realisierung

Um einen Datenkubus mit zweidimensionaler Bild - und spektraler Information mit einer Einzelaufnah-
me erzeugen zu kénnen, muf? die Bildebene des Objekts in Zellen zerlegt werden. Die Flisse in diesen
Zellen mussen einem Spektrografen separat zugefiihrt werden. Fir diese Aufgabe gibt es drei verschie-
dene technische Losungsanséatze:

Linsenraster-Direktankopplung: Diese Technik wurde erstmals beim TIGER-Spektrografen (Cour-
tes et al, 1988 [29]) eingesetzt. Das Fokalbild des Objekts wird, gegebenenfalls durch eine Feldoptik
malstabsangepalit, auf ein Linsenraster abgebildet. Die Brennpunkte der Rasterlinsen befinden sich im
Kollimatorfokus des Spektrografen, so dal® jeder Brennpunkt in der Detektorebene ein Spektrum er-
zeugt. Dabei ist es notwendig, das Linsenraster um die optische Achse um einen Winkel ¢ (vgl. Abb. 1.5
links) gegen die Dispersionsrichtung zu verdrehen, damit sich Spektren benachbarter Rasterpunkte nicht
tberlappen. Die Technik ist wegen der geringen Koppelverluste zwischen Linsenraster und Spektrogra-
fenoptik lichtstark, die Auswertung durch die Verschiebung benachbarter Spektren in der Wellenlénge
kompliziert. Der Detektor wird nicht 6konomisch ausgenutzt und Spektren von randnahen Linsen auf
einer Seite beschnitten. Hierdurch ist der allen Aperturen gemeinsame Spektralbereich begrenzt.
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Rasterung durch Faserbundel: Ein Faserbindel zur Bildortdiskretisierung zu benutzen, wurde be-
reits 1958 von Kampany [60] vorgeschlagen. Erste Instrumente waren DENSEPAK (Barden, Wade 1988,
[12]), SILFID (Vanderriest, Lemonnier 1988 [108]) und HEXAFLEX (Rasilla et al, 1990 [87]). Die Fa-
sern diskretisieren das Fokalbild in Kreisausschnitten, wodurch die Bildebene nicht komplett ausgenutzt
wird (vgl. Abb. 1.5 rechts oben). Der Fullfaktor betrdgt meist ca. 80 %. Ist der Abstand benachbarter
Faserkerne kleiner als das halbe Seeingscheibchen auf dem Faserbiindel, geht keine Ortsinformation ver-
loren. Alle Fasern werden in einem gemeinsamen Austrittsspalt (auch als Faserspalt oder Pseudospalt
bezeichnet) zusammengefiihrt, welcher sich im Kollimatorfokus des Spektrografen befindet.

Linsenraster-Faser-Kopplung: Vereinigung oben genannter Techniken: Im Brennpunkt jeder Raster-
linse befindet sich eine Lichtleitfaser, die das im Linsenbrennpunkt befindliche Abbild der Teleskoppu-
pille (im Folgenden als Mikropupille bezeichnet) aufnimmt (Abb. 1.5, rechts unten). Spaltseitig werden
die Fasern wieder in einem Pseudospalt aufgereiht. Erstes System ist der in dieser Arbeit verwendte
Multi-Pupil Fiber-Spectrograph MPFS (Afanasiev et al 1990, [1].
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Abbildung 1.5: IFS-Varianten: Links Linsenraster-Direktankopplung (TIGER-Prinzip) mit angedeu-
tetem Strahlenverlauf durch den Spektrografen. Rechts oben Objektabbildung auf ein Faserbiindel
(DENSEPAK-Prinzip), Faserspalt im Kollimatorfokus. Rechts unten: Kombination der genannten Tech-
niken durch Linsenrastereinkopplung in Fasern. Auf jedes Faserende wird die Teleskoppupille abgebil-
det.
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Kapitel 2

Eigene Beobachtungen

2.1 Beobachtungen

Im Rahmen mehrerer Beobachtungskampagnen mit zwei verschiedenen Instrumenten wurde die Integral-
Field-Technik dazu benutzt, einige ausgesuchte PN aus der Durchmusterung von Ciardullo 1989 [23] in
M31 spektral zu untersuchen. Zwei der beobachteten Objekte werden in dieser Arbeit behandelt. Die
Beobachtungen hatten mehrere Zielsetzungen:

Generelle PN-Parameter: Messung diagnostischer Linienverhéltnisse zur Bestimmung wichtiger Pa-
rameter (z.B. Anregungsklasse, Elektronentemperatur).

Elementhaufigkeiten: Sind hinreichend viele Linienfliisse meRbar, sind Rickschlisse auf die Ele-
menthdufigkeiten moglich. Durch die Analyse vieler PN in M31 kann auf die chemische Ent-
wicklungsgeschichte der Galaxie geschlossen werden (Richer 1999, [89]).

Eignung der Integral-Field-Methode: Test, ob die Methode die in sie gesteckten Erwartungen (Ge-
nauigkeit der FluRBkalibration, Mdglichkeiten der Hintergrundkorrektur) erfillt. Fir den Test der
Hintergrundlimitierung sind extragalaktische PN besonders geeignet.

Mit den Integral-Field-Instrumenten wurden insgesamt 14 PN aufgesucht (Tab. 2.1), wobei aufgrund
widriger Beobachtungsumstande (Seeing) nicht alle Objekte gefunden wurden. Gegenstand dieser Ar-
beit sind zwei der ersten beiden beobachteten Objekte, welche aufgrund ihrer vergleichsweise groRen
Helligkeit und Kerndistanz zum Anfang ausgewahlt wurden. Zu einem Objekt existieren bereits Daten
einer Arbeit von Jacoby und Ciardullo 1999 [56], so daR ein Vergleich der Resultate moglich wird.

2.2 Auswahl einer Stichprobe

Um die Reichweite der Methode abzuschatzen, wurden aus der Liste von Ciardullo jeweils ein heller und
eine schwacher PN in vergleichbaren Abstdnden zum Nucleus ausgewahlt. Diese Paare wurden fur ver-
schiedene Distanzen vom Galaxienkern gebildet und in Tab. 2.1 als erste sechs PN aufgefiihrt. Wahrend
der Beobachtungen mit dem MPFS-Spektrografen stellte sich heraus, dafl die schwachen Quellen wie
z.B. PN 462 weder im Rohbild erkennbar noch sinnvoll auszuwerten waren. Deshalb wurden hellere,
kernfernere PNs ausgewahlt. 1998 kamen wieder ndher am Kern liegende Objekte hinzu (die letzten 5
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PNs in Tab. 2.1). Abb.2.1 zeigt die Lage der Quellen relativ zum Kern. Fast alle Beobachtungen wurden
mit MPFS gewonnen. Von PN 276 existieren auflerdem Daten von INTEGRAL/WYFFOS.

Deklination [Grad dezimal]

Lage der Emissionslinienobjekte in M31
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Abbildung 2.1: Positionen der ausgewdhlten Objekte relativ zum Kern von M31.

Objekt | RA[2000.0] | Dec. [2000.0] | ms007 | Kerndistanz [*,”] | Kommentar

Nucleus | 042 44.13 411608 - 0’0"

PN 29 04251.58 4117219 21.01 | 1’45~ 1997,1998 beob.

PN 8 04241.84 411548 21.43 | 0’31” 1997 beob., schwach

PN 462 | 042 48.55 4115439 21.79 | 0’58~ 1997 beob., schwach

PN 454 | 04243.84 4115485 22.14 | 0°20” nicht gefunden

PN 467 | 04250.06 4116 53.3 23.11 | 1’16” nicht gefunden

PN 316 | 0424228 411551.1 23.31 | 0’25~ nicht gefunden

PN 276 | 04337.39 4126415 20.48 | 13’40~ 1997,1998 beob., auch WHT
PN 278 | 04339.182 | 412630.11 22.16 | 13’46” 1997 beob., nicht gefunden
PN 281 | 04337.953 | 41243401 21.52 | 12722” nicht gefunden

PN 28 04252.034 | 411724725 | 20.64 | 1'50” 1998 beob.

PN 26 04255.428 | 411624.702 | 20.98 | 2°07” 1998 beob.

PN 25 04254536 | 411624.302 | 21.80 | 1'56” 1998 beob.

PN 30 04255.361 | 411721.0 20.70 | 2’19~ 1998 beob.

PN 27 04257.903 | 411621.576 | 20.85 | 2’34” 1998 beob.

Tabelle 2.1: Die ausgesuchten Objekte aus der Liste von Ciardullo et al 1989, [23].
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2.3 MPFS-Beobachtungen am 6m-SAO-Teleskop

Im Primdrfokus (f=24m) des russischen 6 m - Teleskops des Special Astrophysical Observatory (SAO)
stand das Integral-Field-Instrument MPFS zur Verfiigung.

2.3.1 Das MPFS-Instrument

Abbildung 2.2: MPFS: Das Objekthild im Teleskopfokus (kleines Bild unten links) wird vergroRert auf
das 15 x 16 - Linsenraster projeziert. Nach Umordnung durch den kurzen Faserkanal (zweites kleines
Bild unten links) erfolgt die Kollimation (iber ein Off-Axis-Maksutovsystem. Nach Passage des Reflexi-
onsgitters werden die Spektren mit Hilfe einer abgewandelten Schmidtoptik auf den CCD-Chip abgebil-
det. Quelle SAO-Homepage [96].

MPFS (Multi Pupil Fiber Spectrograph) ist ein linsengekoppelter Faserspektrograf mit 240 Bildelemen-
tenim 15 x 16 - Raster. 16 weitere Fasern dienen zu Eichzwecken. Die Teleskopbrennweite wird durch
eine telezentrische Voroptik an den erforderlichen AbbildungsmaRstab angepaft. Hier wurden 0.5” pro
Lenslet gewahlt (Aquivalentbrennweite 412 m). Fasern ordnen das Licht in den Pseudospalt um. Eine
Off-Axis-Maksutovoptik (f/3.5) dient als Kollimator. Nach Passage des auswechselbaren Reflexionsgit-
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ters werden die Spektren mit einer Schmidt-Cassegrain-Optik (f/1.2) auf einen gedinnten CCD-Chip
Typ SITE TK 1024 x 1024, 24 um, abgebildet.

2.3.2 MPFS-Beobachtungsdaten aus 1997 und 1998

Die in diese Arbeit einflieRenden Daten wurden 1997 und 1998 mit MPFS gewonnen. Zwischenzeitlich
wurde die Faserkoppeleinheit des MPFS verbessert, so daf? sich die Datenqualitét bezliglich Faservaria-
tion und Lichtdurchsatz stark unterscheidet. Die hier behandelten Objektdaten zeigt Tab. 2.2. Die msgp7-
Helligkeit bezieht sich auf die Definition von Ciardullo und Jacoby 1989 [23] (vgl. Abschnitt 3.5.5).

Datum Objekt | RA(2000.0) | DEC(2000.0) | tegp,gesamt | Msoo7 Nach [23]
1997 11 06—07 | PN 276 | 0043 39.28 | +412653.8 | 1800 s 20.48
1997 11 06—07 | PN 29 | 004253.47 | +411734.2 | 3600s 21.01
1998 09 18—19 | PN 276 | 0043 39.28 | +412653.8 | 2400s 20.48
1998 09 21—22 | PN 29 | 004253.47 | +411734.2 | 9600 s 21.01

Tabelle 2.2: Ubersicht iiber die mit MPFS gewonnenen Objektdaten.



18 KAPITEL 2. EIGENE BEOBACHTUNGEN

2.4 INTEGRAL-Beobachtungenam 4.2 m - WHT

Im Dezember 1997 fand eine Beobachtung von PN276 am 4.2 m William-Herschel-Teleskop (WHT)
auf La Palma statt. Im f/11-Nasmythfokus des Teleskops befindet sich das GHRIL (Groundbased High
Resolution Imaging Laboratory). Ein Bestandteil davon ist der WYFFOS-Spektrograf. Dieser wird mit
Lichtleitfasern angekoppelt und erlaubt wahlweise Multiobjekt- oder Integral-Field-Spektroskopie. Hier
wurde die Integral-Field-Einheit INTEGRAL eingesetzt.

2.4.1 INTEGRAL/WYFFOS
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Abbildung 2.3: INTEGRAL am Nasmythfokus des WHT: Oben links mitrotierende Einkoppelhalte-
rung der verschiedenen Biindel. Oben rechts Ankoppelsituation am ortsfesten WY FFOS-Spektrografen.
Unten links Frontaufsicht auf die drei Science Bundles. Mitte rechts Einkoppelhalterung. Quelle:
INTEGRAL-Homepage [47].

INTEGRAL dhnelt DENSEPAK (vgl. Barden 1988, [11]): Das vergroRerte Objektbild wird direkt auf
das Eintrittsende eines Faserbiindels abgebildet. Trotz der dichten Packung bleiben Zwischenrdaume, so
daf das Sampling nicht vollstandig ist (vgl. Abb. 1.5). Der Fillfaktor liegt bei 80 %. Um den Abbildungs-
malstab an das Seeing anzupassen, verfugt INTEGRAL (ber 3 Faserbiindel mit Abbildungsmalistaben
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von 0.45 ”, 0.9 ” sowie 2.7 ” pro Faserkern (Science Bundles SB1, SB2 und SB3 in Abb. 2.3). Die
Science Bundles koppeln den ortsfesten WYFFOS-Spektrografen flexibel an und ordnen das Licht in
den Faserspalt um. Die vorliegenden Daten wurden mit dem SB2-Biindel (219 Aperturen) gewonnen.
Weitere Biindel dienen zur Nachfiihrung sowie zur internen Flat- und Wellenldngenkalibration mit Eich-
lampen (Arribas 1998, [5]). WYFFOS (Bridges 1998 [18], King 1998 [62]) hat einen f/8.2-Kollimator.
Da das Licht durch die Offnungszahldegradation (vgl. Abschnitt 4.3.1.3) wesentlich stumpfer aus den
Fasern austritt, befindet sich am Spalt ein eindimensionales Raster aus Saphirlinsen zur Offnungszahlan-

passung. Die Zentralabschattung der Spektrografenoptik betragt 25 %.
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Abbildung 2.4: Strahlengang in WYFFOS: Der Kollimator wird zweifach durchlaufen. Die Pupillen aller
Aperturen werden auf die Eintrittspupille der Schmidtkamera abgebildet (White pupil design). Durch den

Umlenkspiegel liegt die Kamera aullerhalb. King 1998, [62].

2.4.2 Beobachtungsdaten

Von den zwei Nachten zwischen dem 26. und dem 28. Dezember 1998 war die erste brauchbar. Ein
Beobachtungsversuch an PN 29 in der zweiten Nacht scheiterte an der Bewdlkung. Fir ein Einzelobjekt,

PN 276, konnten Daten gewonnen werden:

Datum Objekt | RA(2000.0) | DEC(2000.0)

tezp,gesamt

Msoo7 hach [23]

1998 12 26—27

PN 276 | 0043 39.28 | +412653.8 | 5400 s

20.48
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Kapitel 3

Die Reduktion der Beobachtungsdaten

3.1 Grundsatzliches

Wie alle CCD-Daten benétigen die am Teleskop erhaltenen Rohbilder entsprechende Korrekturen (Bi-
as, Flatfielding). Die Reduktion von Integral-Field-Daten stellt besonders hohe Anforderungen: Auf je-
dem Frame liegen mehrere hundert (254 bei MPFS, 219 beim verwendeten SB2-Biindel von INTE-
GRAL/WYFFQS) Spektren dicht gedrangt. Es kommt zu Uberlappungen, welche die Erfassung der
Einzelspektren (Extraktion) erschweren. Wird der FluR eines Einzelspektrums nicht vollstandig erfalit,
wird die Photonenstatistik negativ beeinflut. Andererseits verringert Kontamination aus Nachbarspek-
tren die Ortsauflosung (Allington-Smith und Content 1998 [2]). Erschwerend kommen instrumentelle
Unzulénglichkeiten in Form von Streulicht, optischen sowie mechanischen Instabilitaten hinzu.

3.2 Die verwendete Software

Fiir die vorliegende Arbeit wurde hauptséchlich das Softwarepaket IRAF 1 verwendet, unter dem das
Programmpaket NOAO 2 Routinen fiir die Reduktion von Integral-Field-Daten zur Verfiigung stellt. Die
gut dokumentierte Software stellt einen Standard dar, der von vielen Gruppen benutzt wird (Jacoby 1999
[56], Walsh 1999 [110]). Die allgemein gehaltenen Prozeduren beinhalten eine grofle Anzahl von Para-
metern und Optionen, was die Fehlersuche bei diskrepanten Resultaten erschwert. An kritischen Punkten
wurden Prozeduren zur Kontrolle mit IDL 2 nachvollzogen und in einem Fall MIDAS “ verwendet. Die
mathematische Beschreibung der Schritte einschlieflich der Fehlerfortpflanzung folgt im Abschnitt 3.4.
Die Auswertung unter IRAF ist Thema einer Dissertationsarbeit (Ciroi 2000, [28]). Die meisten Auswer-
teschritte gehen auf diese Arbeit von Ciroi zurtick.

!Image Reduction and Analysis Facility , betreut von den National Optical Astronomy Observatories (NOAO). Die NOAO
werden von der Association of Universities for Research in Astronomy (AURA) betrieben.

2Eine Sammlung von IRAF-Prozeduren der NOAO

3Interactive Data Language von Research Systems, Inc.

“Munich Image Data Analysis System des European Southern Observatory (ESO).
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3.3 Die einzelnen Schritte

Ein typischer Datensatz besteht aus den in Tab. 3.1 aufgefiihrten Rohbildern. Jeder Bildart wird zur Be-
schreibung der folgenden Schritte ein exemplarischer Name zugeordnet. Der Dunkelstrom der maximal
30 - mindtigen Belichtungen ist durch die Kiihlung des Chips mit fliissigem Stickstoff auf ca. -110 ° C
vernachléssigbar. Dunkelstromaufnahmen wurden nicht beriicksichtigt, ihre Subtraktion hétte das Ausle-
serauschen unnotig erhoht. Anstelle der Biasaufnahmen wurde aus den Overscans der erhaltenen Bilder
fiir jedes Bild individuell ein Biaswert bestimmt, womit zeitliche Biasschwankungen durch elektronische
Instabilitdten kompensiert wurden.

Bildart Name | Beschreibung Bemerkungen

Bias bias Dunkelbild mit t;,=0s Hier nicht verwendet

Dark dark Dunkelbild, t.,, lang Hier nicht verwendet

Flat flat Instrumentelles Lampenflat | Faser-zu-Faser-Kalibration
Blank blank | Skyflat Kalibration der Feldvignette
Arc comp | Linienlampenspektrum Wellenldngenkalibration
Standard | sstar | Standardstern FluRBkalibration

Objekt exp Objektaufnahmen Meist mehrere Frames

Tabelle 3.1: Notwendiger Datensatz einer Beobachtung

3.3.1 Biastrimming

Zu Kalibrationszwecken ist eine CCD-Aufnahme groiier als die physikalische Pixelzahl: Im sogenannten
Overscan wird tber das eigentliche Bild hinaus weiter ausgelesen, er enthélt reines Ausleserauschen. Die
Grolke dieses Bereichs 1aRt sich durch Ansicht der Bildschnitte in beiden Achsen herausfinden. Fir ein
hoheres Signal/Rausch-Verhdltnis ist das Abziehen eines Bias-Mittelwertes besser als die Subtraktion
eines ganzen Biasframes, weil sich das Ausleserauschen des Biasframes nicht auf die Objektaufnahmen
Ubertrégt. Da die IRAF-Biastrimroutine die Biasframes von den Bildern nur pixelweise abziehen kann,
wurde stattdessen eine entsprechende IDL-Prozedur erstellt. Diese ermittelt den Median ° des Overscans
und zieht ihn vom jeweiligen Bild ab. Es ergaben sich bei Anwendung auf einen kompletten Datensatz
flir den Biasmedian konsistente Ergebnisse.

3.3.2 Bildkombination, Cosmicentfernung

Lagen mehrere Bilder vor, wurden diese mit der IRAF-Prozedur imcombine durch Mittelung kombi-
niert. Gleichzeitig wurden die Cosmics © entfernt. Vorteil der Mittelung mehrerer Bilder ist neben einer
besseren Statistik die sehr effiziente Entfernung von Cosmics. Wichtig war, dal’ das Teleskop nicht zwi-
schen den Objektaufnahmen verfahren wurde, da sonst eine Verféalschung der Ortsinformation aufgetre-
ten ware.

SDer Median wird nicht durch instrumentelle AusreiRer wie z.B. Pixeldefekte systematisch beeinfluft.
8Cosmics sind durch hochenergetische Teilchen erzeugte, zufallig verteilte Fehlsignale.
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3.3.3 Extraktion

Die Extraktion ist beim Umgang mit Integral-Field-Daten der kritischste ProzeR. Die dicht zusammen-
liegenden Spektren sind aufgrund von optischen Verzeichnungseffekten, die mit dem Feldwinkel und
der Wellenl&nge variieren, nicht parallel zu den Pixelreihen ausgerichtet. Dadurch ist es notwendig, den
Verlauf jedes Einzelspektrums auf dem Chip durch eine Tracingfunktion anzundhern. Bei der Extraktion
wird entlang dieser Spuren die spektrale Information bis zu einem spezifizierten Abstand von der Spur
aufgenommen und in einer Pixelreihe zusammengefalit. Resultat ist ein neues Bild, bei dem die extra-
hierten Spektren dicht nebeneinander in jeweils einer Pixelreihe liegen. Die Tracingfunktion wird wegen
der gleichméRigen Ausleuchtung und Signalstéarke an einer Lampenflataufnahme ermittelt. Danach wird
sie auf die Objekt- und Eichlinienspektren libertragen, bei denen sich aufgrund der Signalschwéchen kein
Tracing durchfiihren 1aRt. Kritisch ist hierbei eine zwischenzeitliche Bildortverschiebung der Spektren
durch mechanische oder thermische Effekte.

3.3.3.1 Bildorientierung

Die Dispersionsrichtung auf dem zweidimensionalen Bild mul} vor der Extraktion ermittelt werden. Sie
wird in der IRAF-Routine Specred angegeben. Bei INTEGRAL und MPFS waren die Bildorientierungen
zueinander verschieden.

3.3.3.2 Tracing mit APALL

In IRAF wird die Tracingfunktion mit der Prozedur apall ermittelt. Dazu miissen Parameter (Deskrip-
toren) in einen Prozedurheader geschrieben werden. Die Deskriptoren, die nicht der Voreinstellung ent-
sprachen, wurden fiir die Daten wie in Tabelle 3.2 gewéhlt. Die Spektren liegen bei MPFS dichter zu-
sammen als bei INTEGRAL, da anstelle der 219 Fasern hier 254 (8+15x16+6) Fasern auf dem 1k x
1k - Detektor untergebracht sind. Die acht ersten Spektren gehéren zu Eichfasern, die ohne Linsen-
kopplung direkt Licht aus Regionen aullerhalb des Rasterfeldes aufnehmen und hier keine Verwendung
finden. Die letzten sechs Spektren gehoren zu einer hier nicht berticksichtigten 16. Lensletreihe, die nicht
vollstandig auf dem Chip Platz findet. Die automatische Aperturensuche mit apall erwies sich bei MPFS
als unzureichend, da an Stellen nicht benutzter Eichfasern (sog. Etalonfasern) Liicken entstanden. Der
maximal erwartete Abstand zweier Spektren (maxsep ) muRte deshalb trotz der enger liegenden Spektren
bei MPFS hoher sein als bei INTEGRAL. Durch Betrachtung der Bildschnitte senkrecht zur Dispersi-
on wurden die mittleren Abstdnde benachbarter Spektren bestimmt. Nach visueller Inspektion, Léschen
von Fehlidentifikationen sowie manueller Identifikation nicht gefundener Aperturen erfolgte die inter-
aktive Tracingprozedur. Die fir die verschiedenen Datensédtze verwendeten Extraktionsparameter sind
in Tabelle 3.2 aufgelistet. Beim interaktiven Fit eines Spektrums wird ein Residuenplot dargestellt, um
die Datenpunkte mit den maximale Abweichungen zu erkennen. Diese Punkte werden bei grofRer Ab-
weichung aus dem Fit herausgenommen. Der RMS-Wert der Abweichungen wird angezeigt und durch
Entfernen der Ausreil3er kann dieser Wert unter eine Schranke gebracht werden. Am Ende steht die fer-
tig extrahierte Flataufnahme. Die Tracinginformation wird von IRAF abgespeichert und spéter auf die
anderen Frames ibertragen.
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Deskriptor | Beschreibung Wert (MPFS) Wert (INTEGRAL)
input Eingabefile < Flatname > < Flatname >
output Ausgabefile < Flatname >.ms | < Flatname >.ms
referen Referenzbild < Flatname > < Flatname >
interac Interaktiver Run ? yes(D) yes(D)
lower Untergrenze Abstand vom Zentrum | -1 -2
upper Obergrenze Abstand vom Zentrum | 1 2
width Profilzentrierweite 1 15
radius Profilzentrierradius 3 3
nfind Anzahl zu findender Spektren 254 219
minsep Minimale Trennung der Spektren 2 3
maxsep Maximale Trennung der Spektren 8 6
t_funct Tracingfunktion legendre(D) legendre(D)
t_order Ordnung der Tracingfunktion 3 3
readnoi Ausleserauschen 6.5 e (1997) 56 ¢~

3.0 e (1998)
gain Konversionsfaktor 1.9 457 (1997) 17 550

1.2 o7 (1998)

Tabelle 3.2: Tracingparameter flir Daten beider Instrumente, D: Defaultwert (voreingestellt).

3.3.3.3 Ubertragung auf die anderen Frames

Die erneute Anwendung von apall ist weniger zeitaufwendig, da keine Interaktion mehr notwendig
ist. Die durch die Flataufnahme gewonnene Tracinginformation wird zur Extraktion der Einzelspektren
samtlicher Bilder Ubertragen. Das Ergebnis der Extraktion einer Objektaufnahme zeigt Abb.3.6 oben:
Durchgehende Emissionslinien z.B. vom Nachthimmel erscheinen gekrimmt, da die Wellenldngen noch
nicht kalibriert sind.

3.3.4 Wellenlangenkalibration

Hierfur kommen die Linienlampenspektren zum Einsatz. Die Position der Linien der Eichlampe sind in
einer Datei angegeben. Zur Anpassung der Wellenldngenskala an jedes individuelle Spektrum missen
Linien der Datei in jedem Einzelspektrum identifiziert werden. Diese Identifikationen dienen dann als
Stutzstellen fur den Fit einer geeigneten Interpolationsfunktion. Drei Schritte sind hierfur erforderlich.

3.3.4.1 Linienidentifikation am ersten Spektrum mit IDENTIFY

Im ersten Schritt wird das erste Spektrum des extrahierten COMP-Frames mit der Linienliste vergli-
chen. Linienlisten zu den Eichlampen sind im NOAO-Paket enthalten(henear.datfiir HeNeAr-Lampe
des MPFS bzw. cunear.datfir CuNeAr-Lampe des INTEGRAL). Zwei bis drei Linien werden manu-
ell markiert. Durch diesen groben Anhaltspunkt identifiziert IRAF nach erfolgtem Fit die meisten Lini-
en automatisch. Fehlidentifikationen werden interaktiv geldscht. Als Fitfunktion wurde durch Tests ein
Tschebytscheff-Polynom dritten Grades als geeignet herausgefunden.
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3.3.4.2 Linienidentifikation aller Spektren mit REIDENTIFY

Das fur das erste Spektrum des Frames erhaltene Ergebnis wird auf die anderen Spektren (bertragen.
Die Fitschritte aus identify werden fur jedes Spektrum interaktiv wiederholt. Die Akzeptanzschwelle fiir
Ausreier lag bei ca. 0.3 bis 0.6 A Abweichung (je nach Datensatz), was bei vorliegender Dispersion
etwa 1/10 bis 1/5 Pixel entspricht. Bis zu 10 geldschte Features (Ausreisserlinien beim Fit) wurden
zugelassen.

3.3.4.3 Wellenléangenkalibration aller Frames mit DISPCOR

Die erreichte Dispersionslosung wird auf alle Bilder Gbertragen, beginnend mit dem zuvor behandelten
Vergleichslinienbild. Nach dieser Prozedur liegen in jedem Bild alle Spektrallinien geradlinig unterein-
ander, vgl. Abb. 3.6 2. Bild von oben. Speziell am blauen Ende ergeben sich in den MPFS-Spektren
von 1998 Diskrepanzen, die durch Randeffekte des im Blauen auf wenige Stiitzstellen aufbauenden Wel-
lenlangenfits erklart werden konnen.

3.3.5 Flatfielding

Normalerweise werden in diesem Schritt zwei verschiedene Flataufnahmen verwendet: Ein internes
Lampenflat sowie ein Skyflat zur Kalibration der unterschiedlichen Faseraperturen. Aufgrund geringer
Qualitat der Lampenflats (Reflexe in der Bildebene) in beiden Instrumenten wurden hier nur die Skyflat-
aufnahmen verwendet. Ein groRerer statistischer Fehler aufgrund geringerer Bildpegel wurde hierbei
toleriert. Um die ADU-Werte der Ausgangsbilder in gleicher Grdfienordnung zu halten, wurde die Flat-
aufnahme normiert, bevor alle anderen Bilder durch sie dividiert wurden. Hierzu wurde ein eindimensio-
nales, mittleres Spektrum aller Aperturen erzeugt und die Flataufnahme dadurch dividiert. Es resultiert
ein auf Werte um 1 normiertes Flat mit deutlich sichtbaren Variationen von Faser zu Faser sowie den Ab-
weichungen vom mittleren Spektrum. Fir die spatere FluRkalibration ist entscheidend, daf? alle Bilder
(d.h. Standardsterne und Objekte) eines Runs durch dasselbe Skyflat korrigiert werden (FluBerhaltung).
Auf den ausgegebenen Objektbildern ist im Vergleich zum vorherigen Stadium deutlich erkennbar, dal
die Faservariation nun bis auf Residuen verschwunden ist (Abb 3.6, drittes Bild von oben). Das Verfahren
146t sich wie folgt zusammenfassen:

Sky flat(Bild) s Sky flat(Mittleres Einzel spektrum) , (3.1)
scombine(average)
Skyflat(Bild)
Norm lat Skyflat(Mittleres Einzelspektrum) ’ (3-2)
Bild
F g1 B = —-— . .
latkorrigiertes Bild Norm lai (3.3)

3.3.6 Hintergrundsubtraktion

Der auch als Sky bezeichnete Hintergrund setzt sich aus dem kontinuierlichen Sternlicht der Galaxie
sowie der irdischen Himmelshelligkeit zusammen. Neben dem Kontinuum sind einige Skylinien der
Erdatmosphére (Airglow) deutlich in den Spektren erkennbar. Die hellsten Linien sind Ol (5577), [Ol]
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(6300) und Na D (5890). Es treten auch schwache, kiinstliche Linien auf, z.B. die Hgl - Linie bei 4358
A(Massey und Foltz 2000, [73]). Zum Hintergrundabzug stellt IRAF die Prozedur skysub zur Verfiigung.
Nach Eingabe der Skyfasern werden die Spektren dieser Aperturen tbereinandergeplottet, so daf Aus-
reier (z.B. Spektren mit Cosmics) erkannt und entfernt werden kénnen. Die Spektren werden dann
gemittelt und vom angegebenen Objektframe abgezogen. Im Bild zeigt sich dies durch ein Verschwin-
den des Hintergrundkontinuums sowie der Skylinien, von denen aufgrund ihrer Intensitdt noch Residuen
verbleiben. Zur Auffindung von Skyaperturen wurden zwei verschiedene Techniken getestet:

Bertcksichtigung aller von Objektlinien freien Aperturen: Mit dieser Methode der Hintergrunds-
subtraktion verblieben deutliche Residuen.

Berucksichtigung der unmittelbaren Umgebung: Die Hintergrundfasern wurden um die Silhouette
des Emissionslinienobjekts herum ausgewahlt, um den objektnahen Hintergrund genauer zu mo-
dellieren. Der Hintergrund wurde damit griindlich subtrahiert.

Die Verbesserung der Hintergrundkorrektur mit dem zweiten Verfahren ist ein deutlicher Vorteil der
Integral-Field-Methode gegeniber der Spaltspektroskopie. Es zeigte sich, dall vorher vorhandene Rest-
fehler von einigen hundert ADU Grole im aufaddierten Spektrum der Objektfasern verschwanden. Abb.
3.5 verdeutlicht den Vorgang der Aperturauswahl.

3.3.7 FluRkalibration und Extinktionskorrektur

Der Gesamtfluf3 des Standardsterns wird in einem Spektrum aufintegriert. Dieses Spektrum wird mit ab-
solutfotometrischen FluRdaten des Standardsterns verglichen. Es wird eine Empfindlichkeitsfunktion des
Gesamtsystems erstellt, so dal? eine FluRkalibration der Objektdaten ermdglicht wird. Gleichzeitig wird
uber die Kenntnis der Zenitdistanz die atmosphdrische Extinktion angenéhert und beriicksichtigt. Fir die
IRAF-Prozeduren ist es wichtig, einige Daten (Sternzeit, Weltzeit und Luftmasse) in die FITS-Header der
Datenfiles einzusetzen, da die Prozeduren diese Angaben fiir die Abschétzung der atmospharischen Ex-
tinktion aus den Headern ibernehmen. Die Luftmasse muf3 bei Addition mehrerer Aufnahmen gemittelt
werden. Ferner muf’ ein Observatorium im Header angegeben werden, zu dem geografische Koordina-
ten und ein Extinktionsfile existiert. Wahrend in der IRAF-Observatoriendatei obsdb.dat fir La Palma
ein entsprechendes File existiert, wurde kein Eintrag fiir das russische Special Astrophysical Observa-
tory (SAQO) gefunden. Die zur Luftmassenbestimmung bendtigten geografischen Koordinaten des SAO
wurden deswegen manuell eingegeben:
#SAO (5/2/97)
observatory = "’sa0”
name = ’SAO 6m, Russia”
longitude = -41:26.5
latitude = 43:39:12

altitude = 2070
timezone = -3

3.3.7.1 Bestimmung des Standardsternflusses mit STANDARD

StandardsternmeRdaten befinden sich u.a. in den Bibliotheken von IRAF (onedstds). Die Struktur dieser
Datensétze ist dreispaltig: Wellenldnge [A], die Helligkeit [mag] sowie die Bandbreite des gemessenen
Strahlungsflusses [A]. Hieraus wird eine Zuordnungstabelle erstellt, in der die Wellenlédngen [A], der
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FluB [erg/(cm? s A)], die Bandbreite [A] sowie die korrespondierende ADU-Rate stehen. Die ADU-
Rate wurde aus dem aufgenommenen und summierten, eindimensionalen Spektrum des Standardsterns
gewonnen. Die Extinktion wird bei dem FluBvergleich berticksichtigt, wobei IRAF die Luftmasse aus
den Aufnahmezeitpunkten, Objekt- und Observatoriumskoordinaten selbsttétig ausrechnet. Wahrend fiir
La Palma eine Extinktionsdatei vorlag, mufte fiir die MPFS-Daten als N&herung das Extinktionsfile
des Kitt-Peak-Observatoriums (KPNO) verwendet werden, welches auf vergleichbarer Meereshdhe liegt
(KPNO: 2120m, Selentchuk: 2070m; La Palma dagegen 2327 m). Die Umrechnung der Standardstern-
magnituden zu Flissen erfolgte gemaR

F(\ — . 10—0.4-mag |: erg :| — Fipn - 1070.4-mag |: erg :| 3.4
) v cm?sHz A0 em2sA (3.4)

mit Fo = 3.68 - 10720 49 F,q ist der FIuR von a Lyr bei 5556 A und m=0.0048. Da die Flisse in

Einheitswellenlangen (1/A statt 1/Hz) vorliegen, wird F,o noch mit Fig = 3 F,0 in F)o umgerechnet.

3.3.7.2 Bildung der Empfindlichkeitsfunktion mit SENSFUNC

Durch Vergleich zwischen Magnitude und ADU-Wert wird (ber Interpolation der Wellenlangenstiitz-
punkte eine Empfindlichkeitsfunktion erzeugt. Bei groRen Abweichungen mufR der Fit korrigiert werden.
Die Empfindlichkeitsfunktion wird polynomial angesetzt, wobei Art und Grad des Polynoms wahlbar
sind. Durch Experimentieren hat sich hier ein Legendrepolynom 16. Grades als giinstig herausgestellt,
da keine Randeffekte auftraten. Insbesondere das Verhalten verschieden groer Ordnungen ist jedoch
einzelfallabhéangig.

3.3.7.3 DatenfluRBkalibration mit CALIBRATE

Die FluRkalibration an den Daten erfolgt wahrend der Extinktionskorrektur fiir das Objektspektrum,
weswegen wie in standard ein Extinktionsfile und das Observatorium angegeben sein missen.

3.3.8 Kaorrektur der interstellaren Extinktion

Mit der IRAF-Routine deredden wird die interstellare Extinktion korrigiert. Ein erster Ansatz sah vor, al-
lein die durch unsere Galaxis in Richtung auf M31 stattfindende Rotung zu korrigieren. Der Algorithmus
hierzu geht auf eine Arbeit iber die Wellenldngenabhéngigkeit der ISM-Extinktion von Cardelli, Clay-
ton und Mathis 1989, [20] zuriick. Diese wurde von Arenou et.al. (1992, [4]) auf ein dreidimensionales
Modell Gbertragen. In Abhéangigkeit der galaktischen Koordinaten | und b sind dort die Extinktionswerte
tabelliert. Fir M31 mit | = 121.2° und b = -21.5 ° ergibt sich die Extinktion bei 5550 A nach Arenou [4]
zu Ay = 0.2406 £ 0.0818.

Allerdings spielt die Rétung innerhalb von M31 eine ebenso grofle Rolle. Ein auf diese Art entrote-
tes Spektrum ist deshalb wenig aussagekréaftig, da das Licht jedes beobachteten Emissionslinienobjekts
einen anderen Weg innerhalb von M31 hat. Die Gesamtextinktion entlang des Sehstrahls zu M31 muR
berlicksichtigt werden. Dies geschieht (ber das sog. Balmerdekrement, das Verhaltnis zwischen den
FluRdichten von H, und Hpg. Extinktion durch das ISM kann beschrieben werden durch

Ay = R-Ep_y (3.5)
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mit Ay als Extinktion im V-Band (5550 A) sowie Ep_y als FarbexzeB. R ist dabei vom Sehstrahl
abhdngig. Die zugrundeliegende Arbeit von Whitford 1958 [112] ergibt fir R einen Mittelwert von
3.0 £ 0.2 an. Ein neuerer Wert ist 3.1 + 0.1 (Savage, Mathis 1979, [97]). Um den Farbexzel aus dem
vorhandenen Spektrum bestimmen zu kdnnen, wird das beobachtete Balmerdekrement mit dem theoreti-
schen Wert (ohne interstellare Rotung) verglichen. Theoriewerte wurden fiir verschiedene Félle 1971 von
Brocklehurst [19] berechnet. Diese Werte hdngen von der Elektronentemperatur 7', und der Dichte N,
ab. Annahmen fiir PN sind die Werte T, = 10*K sowie N, = 10%*cm 3 (Case-B Rekombination, Stas-
inska 1992, [103]). Danach betrdgt das theoretische Balmerdekrement Dy, = 2.86. Bei hoher Qualitét
vorhandener Spektren ist es moglich, N, genauer aus dem Verhéltnis der Intensitdten der [SII]-Linien
bei 6716 A und 6731 A zu bestimmen (Osterbrock 1989, [79], S. 134 sowie Abb. 3.1) Da diese Lini-
en dicht beieinanderliegen, kann interstellare Extinktion vernachldssigt werden. Bei Sichtbarkeit beider
Linien kann aus ihnen ein zuverl&ssiger Wert fiir das theoretische Balmerdekrement gewonnen werden.
Das logarithmische Balmerdekrement Dy, bestimmt sich aus

br = —fl(A) fog (H?J/fﬂ) - 0.25 log (H?J/fﬂ) ’ (3.6)

wobei f () der frequenzabhédngige Extinktionsteil ist, welcher fir H, nach Osterbrock [79] einen Wert
von -0.35 besitzt. Das logarithmische Balmerdekrement wird in deredden nach einem Leastsgarefit (Ka-
ler, Lutz 1985) [59] in die Extinktion Ay umgewandelt:

Ay = RDp(0.61+0.024D;) . (3.7)

Die Anwendung der Extinktionsfunktion auf das Spektrum ergibt sich aus

- Bp_y ~ 5550 — A
BO) = Av+oil(ss0 ) = (R—|—W> s v . (3.8)

Jeder spektrale FluBwert wird mit 10%-4 2N multipliziert:

Fowip = Fop 10048 (3.9)



28 KAPITEL 3. DIE REDUKTION DER BEOBACHTUNGSDATEN
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Abbildung 3.1: Aus der Rekombinationstheorie errechnete Linienverhéltnisse abhéngig von N, fir T, =
10*K. Die Temperaturabhangigkeit ist gering, der horizontale MaBstab streckt sich um /10%/T,[K].
(Grafik nach Osterbrock 1989, [79], S.134).

3.3.9 LinienfluBmessung

Diese geschieht mit SPLOT . Diese Prozedur ist eine universelle Routine zur Darstellung von Spektren.
Neben der Lokalisierung von Objektspektren ermdglicht sie die Ermittlung von Linienflussen. Hierzu
wird aus dem extinktionskorrigierten Spektrum durch Summierung aller Objektaperturen ein Einzel-
spektrum erzeugt.

Mit SPLOT lassen sich die Linien auf zwei verschiedene Arten vermessen:

1. Einzellinienvermessung lber Gauf3schen Linienfit.

2. Trennung nahe zusammenstehender Linien (deblending ) mit Ausgabe der Parameter aller betei-
ligten Komponenten.

Ausgegeben werden neben anderen GroRen der Linienschwerpunkt und der FIuB innerhalb der Linie. Ein
Problem des Verfahrens ist die Subjektivitdt beim Markieren der Liniengrenzen, da der Verlauf des Kon-
tinuums nicht immer eindeutig abschatzbar ist. Um dieses Problem zu umgehen, kann man die Linien-
vermessung mehrmals durchfiihren und mitteln (Jacoby 1999, [56]) oder das durch einen Fit angenéherte
Kontinuum abziehen. Der Kontinuumsfit des Deblendingmodus von splot setzte das Kontinuum bereits
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im Spektrum deutlich sichtbar zu hoch an, wodurch sich im Verhéltnis zu den Einzellinienfits systema-
tisch geringere LinienfluBwerte ergaben. Deswegen wurde auf diese Option verzichtet. Problematisch
bleibt die Subjektivitat der Abschatzung, wo im Rauschen die Linie anfangt. Durch Glattung des Konti-
nuums treten die Linien deutlicher aus diesem hervor. Ihre Grenzen lassen sich zuverldssiger bestimmen.
Hierzu wurde eine IDL-Prozedur erstellt, die an das Spektrum ein Polynom angefittet. Alle mehr als die
Standardabweichung abweichenden Werte (Linien und grobes Rauschen) werden aus dem Fit herausge-
nommen und der Fit iterativ wiederholt. Nach mehreren Iterationen wird das Spektrum an den Stellen,
wo keine Linien oder starke Stérpeaks sind, auf den lokalen Fitwert gesetzt. Hierdurch wird das Lini-
enprofil in Kontinuumshdhe angeschnitten und eindeutig markiert. In der Praxis muf® durch probeweises
Anfitten herausgefunden werden, wie gut das Polynom das restliche Kontinuum im Spektrum ersetzt.
Das Ergebnis ergibt Flisse, die den Literaturwert sehr nahe kommen und auf etwa 5 % reproduzierbar
sind. Deswegen wird in der vorliegenden Reduktion fiir jede LinienfluBbestimmung der Weg (ber die
Kontinuumsgléttung gegangen.

3.4 Signal- und Rauschanalyse

Das den Detektor erreichende Signal gehorcht der Poissonstatistik: Das Photonenrauschen ist proportio-
nal zur Wurzel der detektierten Photonenanzahl. Die Detektorelektronik vergréBert diesen Wert um das
Ausleserauschen (RON fiir Read Out Noise ) und liefert in ADU (Analog Digital Units ) diskretisierte
MeRwerte. Der Konversionsfaktor « ist ein Mal} fur die Anzahl von Elektronen, die ein ADU ergeben.
Die Fehler pflanzen sich in den einzelnen Arbeitsschritten verschiedenartig fort. Um die Fortpflanzung
des statistischen Fehlers zu verstehen, wird im Folgenden ein einzelnes Pixel betrachtet, in dem N Photo-
nen detektiert werden. Ein Problem der Fehlerrechnung bei CCD-Daten ist die starke Abhangigkeit von
der SignalgrolRe, in die viele Faktoren einflieRen. Es wurde deswegen eine IDL-Prozedur erstellt, mit der
zu den Bildern korrenspondierende Fehlerbilder (im Folgenden als Fehlerframes bezeichnet) generiert
werden. Diese sind vom gleichen Format wie das jeweilige Datenbild und beinhalten den statistischen
Fehler eines jeden Datenpixels. Die Fehlerframes werden als FITS-File abgespeichert und fiir nachfol-
gende Schritte wieder eingelesen. Hierdurch wird eine zuverldssige Bestimmung des statistischen Feh-
lers durch alle Arbeitsschritte bis zu den Linienfliissen gewéhrleistet (Cardiel 1998, [21]). Systematische
Effekte werden durch Abweichungen des im Endergebnis gemessenen Fehlers von den Fehlerframes
erkennbar.

3.4.1 Biasmediansubtraktion

Der Biaspegel kann fiir ein Einzelbild als konstant vorausgesetzt werden, Variationen tiber ein Einzelbild
wurden bei den Biasaufnahmen nicht festgestellt. Da fiir die Biassubtraktion der Median aus dem Overs-
can verwendet wurde, tritt lediglich ein Rundungsfehler auf. Der Median wurde aus Stabilitatsgriinden
(Unempfindlichkeit gegentiber Stérungen wie z.B. Cosmics) anstelle des Mittelwerts verwendet. Dald
ein grolRerer Fehler auftritt, kann ausgeschlossen werden: Bei einem Ausleserauschen von RON < 10
ADU ergeben sich fiir ein auf 1 ADU zuverladssiges Ergebnis eine Mindestpixelzahl von 100. Beim Bia-
strimming wurden mehrere tausend Pixel berlicksichtigt. Es zeigte sich beim Vergleich der Medianwerte
verschiedener Bilder des Runs keine grofere Variation als 1 ADU, was durch die Rundung erklart wird.
Der entstehende Fehler ist damit £ 0.5 ADU. Zusammen mit dem Ausleserauschen und dem Poisson-
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fehler ergibt sich das Rauschen des biasreduzierten Rohbildes zu

AN ::,g,ﬂ%+R0N+9f : (3.10)
K K

wobei das RON bereits in Photonen vorliegt, wahrend die Poisson- und Biasfehler erst durch Divisi-
on durch « in Photoneneinheiten (ibergehen. Das Endergebnis AN ist in ADU ausgedriickt. RON und
x werden aus den FITS-Header der jeweiligen Frames gelesen. Da der systematische Rundungsfehler
gegeniiber dem Poissonfehler vernachlédssigbar (unter 1 ADU) ist, wird er im Folgenden fortgelassen.

3.4.2 Mittelung

Bilder, die mehrfach und ohne zwischenliegende Teleskopverschiebung vorhanden waren, wurden ge-
mittelt. Entsteht durch die Mittelung von m Frames der Mittelwert N,,, so verringert sich das Rauschen
AN, um /m.

3.4.3 Extraktion

Die Extraktion erfolgt ungewichtet. Mit dem Tracing unter apall wird interaktiv fiir jedes Spektrum die
Position des Bildschwerpunktes auf dem CCD als Funktion der Wellenldnge bestimmt. AnschlieRend
werden die Flisse von n Pixeln um den jeweiligen Schwerpunkt senkrecht zur Dispersion addiert. Der
in einem Pixel zusammengefaRte Wert der n Bildelemente wird wie ein Einzelpixel mit n-fachem Aus-
leserauschen behandelt. Fiir das Fehlerframe wurden alle bisherigen Schritte zusammengefal3t zu:

N, ext
/4,2

ANyi = ® +nRON . (3.11)

3.4.4 Wellenlangenkalibration

Zu jedem Spektrum wird eine Funktion an bekannte Linien aus der Eichlampenaufnahme angefittet. Da-
nach erfolgt eine Linearisierung, so daf in jedem Pixel ein gleich groRes Wellenlangenintervall abgedeckt
wird. Durch dieses Rebinning wird jeder Wellenldngenbereich gestreckt oder gestaucht, wobei sich die
ADU-Rate in jeweiligen Pixel dndert. Hierdurch veréndert sich der Poissonfehler. In der Praxis wurden
die linienkalibrierten Aufnahmen eingelesen und wie extrahierte Rohdaten behandelt. Der Fehler in der
Wellenldngenbestimmung selbst wurde nicht weiter verfolgt, da keine kinematischen Untersuchungen
stattfanden und wegen der geringen Eichlinienzahl im Blauen keine genaue Kalibration erwartet wurde.

3.4.5 Flatfielding
Bei dem bereits in Abschnitt 3.3.5 beschriebenen Verfahren wird in drei Schritten vorgegangen:
Mittelung : Die Mittelung des Skyflatspektrums (ber alle n Aperturen bedeutet fiir das jeweils dem

gleichen Wellenlangenbin zugeordnete Pixel der i-ten Apertur mit dem Inhalt 7; ADU:

fim (3.12)
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AF = —\/E—knRON? . (3.13)
n

Normierung : Alle Spektren des Skyflats werden durch das gemittelte Spektrum geteilt, der Wert und
der Fehler eines Pixels der i-ten Apertur ergeben sich zu:

mit dem resultierenden Fehler

F; AFN\? (AF-F\?
Fnorm,i = F ) AF’norm,i = J ( F ) + ( F2 ) (3-14)
Division : Teilen eines Objektpixels der ADU-Rate N durch das Flatpixel:
N AN \?  [AFuorm - N\?
N = , AN = ( > + <%> 3.15
flat Fnorm flat \/ Fnorm Fgorm ( )

Die Schritte wurden in der IDL-Fehlerframeprozedur implementiert. Fur das Flatstadium werden wieder
Fehlerframes abgespeichert.

3.4.6 Hintergrundsubtraktion

Von jedem Objektframepixel wird ein Mittelwert von m Skyaperturen abgezogen:

Nskyj = Nitatg __ZNflatz , LF (3.16)
i=1

Der resultierende Fehler ist

k =1

AN 1015 m
ANgy, = & \l(¢> — — S (ANpag)® . (3.17)

3.4.7 FluRkalibration

Aperturen, die FIuR des Standardsterns enthalten, werden aufsummiert. Die Referenzwerte des Standard-
sternfiles werden in der IRAF-Prozedur standard damit verglichen. Neben dem Rauschen der Standard-
sterndaten (welches durch Beriicksichtigung eines groReren Bandpasses A\ reduziert wird) gibt es den
Fehler Am der Standardsternkalibrierung. Er wurde aus den Publikationen der jeweiligen Standardstern-
messungen entnommen:

Standardsterne Quelle Am [mag] Bemerkungen

BD+284211, G191B2B | Oke 1990 [78] +0.04 £ 0.02 | Systematischer Fehler

Feige 34, Feige 110 von 0.04 mag

Hiltner 600 Hamuy 1992 [41] | 0.01

Feige 24, SP030561 — 0.02 Keine Quellen, Annahme
wie bei Oke 1990 [78], ohne
systematische Abweichung.
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Damit ergibt sich nach Umrechnung der Magnituden in Fliisse fiir kleine Abweichungen 7 ein relativer
Fehler von

‘% = 104" _1 . (3.18)

In sensfunc wird der Faktor C zwischen gemessenen ADU-Werten und dem Standardstern-Referenzfluf3
(|n "-‘] ) gebildet:

N,
C=25log —>" |+ AER . 3.19
8 thstarAA ( )

Nsiar 1St der beobachtete und Fig,,- der Referenzfluli, t die Belichtungszeit und A\ die spektrale Band-
breite in Angstrom, innerhalb der der Referenzflu® gemessen wurde. A ist die Luftmasse, E die Ex-
tinktion pro Luftmasse. Die Extinktionskorrektur wird fiir Standardstern und Objekt durchgefiihrt, so
daR sich Abweichungen der atmosphérischen Transmission vom Extinktionsfile teilweise aufheben 8.
Da keine Extinktionsdaten fir die MPFS-Daten vorlagen, wurden die des vergleichbar hoch (2120 statt
2070 Meter) gelegenen Kitt-Peak-Observatoriums verwendet. Ein Vergleich der KPNO-Extinktionsdaten
(h=2120m) mit Daten vom Cerro Tololo Interamerican Observatory (CTIO, h=2215m) ergaben im Spek-
tralbereich zwischen 4000 A und 6000 A eine zwischen 5 und 11 % hohere Extinktion am CTIO.
Die Extinktion auf La Palma (h=2327m) ist im gleichen Spektralbereich um 20 bis 33 % geringer. Ne-
ben der Meereshdhe gehen offenbar andere Faktoren in die lokale Extinktion ein. Da SAO und KPNO
nicht nur vergleichbar hoch liegen, sondern auch kontinental sind, erschien die Annahme der KPNO-
Extinktionsdaten angebracht. Da der statistische Fehler von E sehr klein ist und auch die Luftmasse hin-
reichend genau bestimmt, wird der statistische Gesamtfehler in der atmosphérischen Extinktion klein.
Luftmasse und Extinktion werden deshalb als fehlerfrei angenommen. Als Luftmasse wurde der Mittel-
wert aller Belichtungen eingesetzt °. Der Kalibrationsfehler ist folglich
AFsstar 2

ANsstar 2
A =
¢ ln 10 \/‘ sstar Fsstar

In sensfunc wird aus der gemessenen ADU-Rate im Objektspektrum Nop; und der Kalibrationskon-
stanten C die kalibrierte FluBrate Fp;; des Objektspektrums gebildet. Dies geschieht im gleichen Wel-
lenldngenintervall A wie das des Eichsterns.

(3.20)

Nons
Fop = Obj 10 04(AE=C) ] (3.21)

t ist die Objektbelichtungszeit, A die spektrale Dispersion pro Pixel und A die Luftmasse des Objekts.
Der Fehler des kalibrierten Objektflusses ist

i AJ\/is’sta.r 2
AX sstar

2
AFoy; ANoy,
el J ‘ 9y (3.22)

2
‘ AFsstar
Fou; Now;j

F sstar

Hierin sind sowohl Fehler der unkalibrierten ADU-Rate als auch die Kalibrationsfehler enthalten. Der
%\ - Term beriicksichtigt, daB N, einen Mittelwert tiber das Wellenldngenintervall A darstellt.

"Dies ist wegen der Abweichung der logarithmischen von der linearen Normalverteilung eine Naherung.

8Bei gleicher Luftmasse von Objekt und Eichstern ist diese Aufhebung komplett.

°IRAF rechnet sonst mit der Anfangsluftmasse des ersten Bildes. Hieraus wiirde sich ein mit der Gesamtbelichtungszeit
wachsender systematischer Fehler ergeben.
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3.4.8 Korrektur der interstellaren Extinktion

Der Kalibrierte FIuR Foy,; wird dazu mit 104 £\ multipliziert (Gleichung 3.9). Der relative Fehler des
extinktionskorrigierten Objektflusses Fop; p ist

2
AFpp; AFop;
06D SO 4 |in(2.5) AE(N)|? (3.23)
Fowj,p Fou,
mit
| 5550 — A )
\/‘AEB V o ) +|By_vARP? . (3.24)

Wihrend AR nach Savage 1979 [97] 0.1 betrégt, errechnet sich der Fehler von Ep_y, tUber Gleichung
3.7 aus dem logarithmischen Balmerdekrement Dy, (Gleichung 3.6) mit

ADL = f(ifa)”ﬁ%)“’g (5)

F(Ha

2 AD 2

2 ADyy,
+ e —
D In(10)

D ist das gemessene Balmerdekrement (4 ) Dy, das theoretische (2.86, sofern nicht aufgrund ande-
rer N.-Bestimmung davon abweichend). Der Fehler der Dekrementmessung ist aus der Unvollkommen-
heit der FluBbestimmung herleitbar, wéahrend die Fehler in den theoretischen Werten Dy, sowie f(«)
von den Modellannahmen abhdngen. Letztere Fehler wurden vernachldssigt, da sie nicht ohne weite-
res quantisierbar sind. Systematische Ergebnisabweichungen kénnen Konsequenz der Modellannahmen
sein. Hier wird der reine MeRfehler von D betrachtet:

AD 1
D \l = ADL = J

|f(A)] In(10
Der Fehler des Endergebnisses errechnet sich aus Gleichung 3.23. Eine IDL-Prozedur ermittelt, so-
fern H, und Hpg gemessen werden konnten, nach Eingabe des aus den bereits bereits extinktions-
korrigierten Linien bestimmten Balmerdekrements den Fehler der Extinktionskorrektur. Bei geringem
Signal/Rausch-Verhaltnis ist der MeRfehler des Dekrements hoch, so dal’ der Fehler der Extinktionskor-
rektur die Gesamtfehlerstatistik aller Linien dominiert.

AHg[?
Hg

(3.26)

AHg [
Hg
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3.5 Analyse der einzelnen Beobachtungen

Beim ersten beobachteten Objekt PN 276 (ms5007 = 20.48 nach Ciardullo 1989, [23]) fiel eine fir PN in
M31 unerwartete Ausdehnung auf. Aus diesem Grund wurde PN276 verstarkt beobachtet. Hier wird er
neben einem weiteren Objekt (PN29) schwerpunktmaRig untersucht.

3.5.1 MPFS-Beobachtungen von 1997

exp38 - PH23
{IRAF}

cursor [ Fan [ etc

(- % ) gamma ([ inwvert [ _cmap )

Abbildung 3.2: Rohbild von PN276: Die Spektren liegen untereinander, teils fehlen sie oder ihre In-
tensitét ist gering. (1): Emissionslinien vom Objekt (Olll4959, Olllsg97), im Fenster oben rechts ver-
groRert. (2): Absorptionslinien (Atmosphare, Instrument), (3): Atmospharische Emissionslinie (Airglow)
bei Ols577. Streulicht (deutlich im Fenster oben links) und Cosmics (weil3e Pixel) sind erkennbar.



3.5. ANALYSE DER EINZELLNEN BEOBACHTUNGEN 35

Diese Beobachtung war der erste Einsatz des MPFS-Instruments 0. Die Faserkopplung war unprézise,
teilweise wichen die Faserpositionen zu stark von den Brennpunkten der Mikrolinsen ab. Die betreffen-
den Spektren fehlen oder sind im Rohbild nur schwach sichtbar. Im 1200 s lang belichteten Rohbild
von PN276 (Abb. 3.2) ist dies erkennbar. Der Faserblock wurde 1998 ausgetauscht. In Tab.3.3 sind die
erhaltenen Daten verzeichnet.

Log-Bez. # | Name Art tstart|Zonenzeit] | tegp[s] | ZD [°] | Gitterstellung
G08635 comp35 | Neon 00:33:58 30 28 2796.0
G08638 exp38 Obj.:PN29 | 01:35:58 1200 | 40 2796.0
G08639 exp39 Obj.:PN29 | 01:58:31 1200 | 44 2796.0
G08640 exp40 Obj.:PN29 | 02:21:28 1200 | 48 2796.0
G08642 comp42 | Neon 02:46:11 30 28 2796.0
G08646 exp46 Obj.:PN276 | 03:35:22 900 60 2796.0
G08647 expa7 Obj.:PN276 | 03:53:21 900 63 2796.0
G08648 comp48 | Neon 04:10:36 30 28 2796.0
G08649 sstar49 | Hiltner 600 | 04:20:42 60 42 2796.0
G08650 sstar50 | Hiltner 600 | 04:23:55 60 42 2796.0
G08663 blank63 | Skyflat 00:33:58 30 28 2854.0
G08664 blank64 | Skyflat 00:33:58 30 28 2854.0
G08665 flat65 Lampenflat | 06:30:58 60 28 2797.0
G08666 flat65 Lampenflat | 06:33:55 60 28 2797.0
G08667 flat65 Lampenflat | 06:38:48 60 28 2797.0

Tabelle 3.3: MPFS-Daten der Nacht vom 06. zum 07. November 1997.

In dieser Nacht betrug das Seeing 1.5”. Das verwendete Gitter hat 600 Linien/mm und befand sich in
unveranderter Stellung, mit Ausnahme der beiden Skyflats und (mit geringer Abweichung) der Lampen-
flats. Deshalb ist mit den Skyflats lediglich Aperturwichtung maéglich. Die Lampenflats enthielten starkes
Streulicht und waren nicht fiir das Flatfielding geeignet. Aufgrund der besseren Photonenstatistik wurden
sie fur das Tracing benutzt.

3.5.1.1 Rohbildkorrekturen

Das Format der Rohframes ist mit 1034 x 1034 Pixeln in beiden Koordinaten um 10 Pixel gréRer als der
CCD-Chip. Wie in Abs. 3.3 beschrieben, wurde der Overscan durch Biastrimming entfernt und gleichzei-
tig der Biaslevel abgezogen. Der Overscan war schlecht erkennbar und wurde nicht vollstandig entfernt.
Die ca. 15000 Pixel der entfernten Sektion reichen aus, um einen zuverldssigen Biasmedian zu erhalten
(Diskussion in Abs. 3.4.1). Der subtrahierte Biasmedianwert ist mit 29 ADU gering. Im ndchsten Schritt
wurden gleichartige Bilder zusammengefal3t, wobei die Cosmics entfernt wurden. Es ergaben sich die
Avrbeitsbilder der Tabelle 3.4.

°Es gab einen Vorgénger, der nach dem TIGER-Prinzip arbeitete und durch den linsenrastergekoppelten Spektrografen
ersetzt wurde.
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Addierte Bilder Resultat | Bemerkungen
flat65, flat66, flat67 flat

comp35, comp42, comp48 | comp

blank63, blank64 blank

sstar49, sstar50 sstar600 | Hiltner 600
exp38, exp39, exp40 pn29 PN 29

exp46, expd7 pn276 PN 276

Tabelle 3.4: Arbeitsbilder nach Biaskorrektur, Addition und Cosmicentfernung.

3.5.1.2 Extraktion

Die IRAF-Prozedur apall wurde mit den in 3.3.3 genannten MPFS-Parametern ausgefiihrt. Problema-
tisch waren die Aperturzuordungen: Die automatische Suche der Aperturen war ineffizient, da viele
Fasern im senkrecht zur Dispersion erfolgten Plot kaum sichtbar waren (Abb. 3.3). Sie wurden interaktiv
markiert. Von den 240 Fasern wurden 226 Fasern gefunden. Nach Markierung der Aperturen wurde das
Flatbild interaktiv getraced. Die Objekt-, Standardstern-, Skyflat- und Eichlampenaufnahmen wurden auf
dieser Grundlage extrahiert.

coooo | A R s

zZoooo0 —
15000 —
10000 —

5000 —

o 200

Abbildung 3.3: Ausschnitt aus Plot senkrecht zur Dispersion. Die Variationen von Faser zu Faser sind
stark. Die meisten Aperturen mufiten interaktiv markiert werden.

3.5.1.3 Wellenlangenkalibration

Diese wurde mit dem Eichlampenframe interaktiv (Prozeduren identify und reidentify) durchgefihrt.
Anhand einer Linienliste wurden fiir HeNeAr-Licht einige Linien (bei 5015.675 A, 5852.4878 A, 5875.618
A und 6402.246 A) identifiziert und von Hand markiert. Nach einem ersten Fit wurden die weiteren Lini-
en von IRAF automatisch erkannt. Die Losung des ersten Spektrums wurde unter interaktiver Kontrolle
auf die anderen Spektren (bertragen und die gefundene Tracinglosung mit dispcor auf alle anderen
Frames angewendet. Das Ergebnis ist in Abb. 3.6 als zweites Bild von oben dargestellt. Gleiche Wel-
lenldngen liegen untereinander.
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3.5.1.4 Flatfielding

Da die Skyflats mit leicht verstelltem Gitter aufgenommen wurden, wurde eine reine Aperturwichtung
vorgenommen . Dazu wurde aus dem zweidimensionalen Skyflat ein gemitteltes Spektrum erstellt.
Durch Division des Flatbildes durch dieses Spektrum wurde ein normiertes Flat gewonnen (Abb. 3.4).
Dieses weist keine Wellenlangenabhangigkeit mehr auf, sondern ergibt fiir jede Apertur je nach Hellig-
keit einen Wert um Eins. Objekt- sowie des Standardsternframes wurden durch das Normflat dividiert
und damit die unterschiedlichen Empfindlichkeiten der Aperturen kompensiert. Das dritte Bild von oben
in Abb. 3.6 zeigt kaum noch Schwankungen in der Aperturausleuchtung. Dafiir entsteht in Aperturen
mit ineffizienter Faserkopplung ein deutliches Rauschen, besonders deutlich im unteren Teil des Bildes
erkennbar.

Abbildung 3.4: Das Skyflat verliert bei Division durch seinen Mittelwert die Wellenlangenabhéngigkeit.

3.5.1.5 Skysubtraktion

Ein bedeutsamer Vorteil der Integral-Field-Methode ist, dal? bei Punktquellen bzw. Objekten kleiner Aus-
dehnung der Hintergrund rund um die Quelle bekannt ist und so optimal abgezogen werden kann. Die
Anzahl der Skyaperturen sollte mindestens so groR sein wie die Wurzel der Anzahl von Objektaperturen
(Gilmore, Wyse 1992, [38]). Eine Abschdtzung nach oben ist die Wurzel aller Aperturen (16 bei MPFS,
15 bei INTEGRAL). Tatsachlich wurden mehr Hintergrundaperturen einbezogen. Der Hintergrund be-
steht aus dem Kontinuum von M31 sowie dem Nachthimmelsbeitrag. Die Emission des Nachthimmels

"Die A-Abhangigkeit wird durch die FluBkalibration geeicht.
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(Airglow ) findet durch Eigenemission der Erdatmosphére hauptséchlich in den sog. Skylinien statt. Die
hellsten Skylinien sind Hgl (4358), Ol (5577), Na D (5891) und [OI] (6300). Um die Objektaperturen
auszuwahlen und die Hintergrundaperturen zu bestimmen, wurden aus den Spektren in einer Emissions-
linie (bzw. beim Standardstern im Kontinuum) monochromatische Bilder des Objekts bzw. Eichsterns
erzeugt. Kiritisch ist die exakte Zuordnung der einzelnen Rasterelemente, da das Faserbiindel viele Tot-
fasern besitzt. Statt der 240 Aperturen werden lediglich 226 gefunden. Bei der Extraktion traten Unre-
gelmaRigkeiten in der Numerierung der Spektren auf. Durch eine IDL-Prozedur mufte die Zuordnung
der gefundenen Spektren zu den Bildelementen hergestellt werden. Dabei war zu beachten:

e Jede 16. Faser war eine Liicke (Hier nicht benutzte Eichfaser).
o ldentifizierte, tote Fasern wurden bei der Numerierung tibersprungen.
o Nicht identifizierte tote Fasern wurden mitnumeriert.

e Eine Faser wurde zweimal extrahiert. An der entsprechenden Stelle muRte ein Sprung in der Nu-
merierung erfolgen.

Alle genannten Félle wurden berticksichtigt. Der Numerierung liegt ein 16 x 16 - Raster zugrunde, wel-
ches unten links mit 1 beginnt (Abb. 3.5). Da die Bildinformation auf ein 15 x 16 - Raster beschréankt
ist, bleibt die rechte Spalte leer. Hier befinden sich Eichfasern fiir spezielle Zwecke, die in allen vorhan-
denen Aufnahmen unbeleuchtet sind. Die IRAF-Aperturnumerierung greift in dieses Schema ein. Von
apall tibersprungene Totfasernummern sind im Zuordungsraster in Abb. 3.5 unten rechts diinn gedruckt,
wahrend dick gedruckte Aperturen tatséchlich extrahierte Spektren markieren. Nicht identifizierte Fasern
sind mit -1 gekennzeichnet. Die erhaltene Zuordnung 188t sich in ein Bild umwandeln. Die beiden Nebel
wurden im Licht der [OI11]5007-Linie dargestellt, der Standardstern in einem Teilbereich seines Kontinu-
ums. Abb. 3.5 zeigt die Objektbilder. Deutlich treten die Stérungen des unvollkommenden Faserbiindels
als schwarze Bildelemente hervor. Die Objekt- und Skyaperturen wurden durch Aufsummieren der Ob-
jektbereiche bestimmt, wobei im Zweifelsfall Randaperturen mitgezéhlt wurden. Die Skybereiche um-
grenzen diese Objektzonen in einem Ring mit einem nicht verwendeten Bildelement als Zwischenraum.
Hierdurch soll verhindert werden, daB ein schwacher Objektfluf vom Randbereich als Hintergrund vom
Objekt abgezogen wird. Die gefundenen Aperturen sind in Tab. 3.5 verzeichnet. Die Aperturauswahl
ist in Abb. 3.5 am Beispiel von PN 276 veranschaulicht. Das Ergebnis der Hintergrundsubtraktion zeigt
Abb. 3.6 unten. Der Kontinuumshintergrund ist weitgehend verschwunden. Neben den PN-Linien tre-
ten Artefakte hervor. Besonders die Subtraktion der hellen Skylinien hinterlaRt Residuen. Diese Stellen
sind gegenuber instrumentellen Instabilitdten empfindlich, da die Skylinien besonders schmal und in-
tensiv sind. Kleinste Verschiebungen der Wellenldnge z.B. durch Durchbiegungen zwischen Flat- und
Objektaufnahme machen sich sofort bemerkbar.



3.5. ANALYSE DER EINZELLNEN BEOBACHTUNGEN 39

| Objekt | Zone | Aperturen \
PN 276 OBIJECT | 22-24,36-40,52-57,68-74,85-90,101-106,115-119, X = 34.
SKY 45,12,13,19,29,34,44,50,60,66,76,82,92,98,
111,121,127,137,143-153, ¥ =30.

PN 29 OBJECT | 81,96-98,110,111, X =6.

SKY 47-52,68,84,100,113,129,140-145, X =16.

Hiltner 600 | OBJECT | 52-57,68-73,84-89,100-105,114-118,131-134, X =29.
SKY 19-28,34,43,50,59,66,75,82,91,98,107,111,120,127,
136,143,152,159-168, X = 34.

Tabelle 3.5: Objekt- und Hintergrundaperturen beider PN und des Eichsterns.

Abbildung 3.5: Aus der Faserzuordnung (unten Mitte) erhaltene Bilder von PN276 (oben links) und
PN29 (oben Mitte) in der [OI11]5007-Linie. Unten links Hiltner 600 im Kontinuum. Mit der Zuord-
nungstabelle werden Objekt- und Skyfasern bestimmt und der Hintergrund subtrahiert. Rechts Auswahl
von Objekt(doppelt schraffiert)- und Skyaperturen (einfach schraffiert) bei PN 276. Abbildungsmafstab
0”.5/ Bildelement.

3.5.1.6 FluRkalibration

Alle Objektaperturen des Standardsterns wurden zu einem eindimensionalen Spektrum aufsummiert.
Einige Headereintrdge mufliten gedndert werden (Belichtungszeit, Zeitangaben, Luftmasse). Diese An-
gaben sind fiir die automatisch erfolgende Korrektur der atmosphérischen Extinktion notwendig. Als
atmosphérische Extinktion wurde die des KPNO eingesetzt, wie bereits in Abschnitt 3.3.7.1 erwéhnt.
Die Belichtungszeiten und Luftmassen wurden tber den Zeitraum, in dem die addierten Frames gewon-
nen wurden, gemittelt. Erkennbar ist in Tab. 3.6 die hohe Luftmasse im Fall von PN 276. Dies ist neben
der Annahme der KPNO-Extinktion fiir das SAO eine mogliche Quelle systematischer Fehler.
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Objekt uT ST AIRMASS
PN276 03:35:22 | 06:26:10 | 2.1741
PN29 01:35:58 | 04:26:27 | 1.4506
Hiltner 600 | 04:20:42 | 07:11:38 | 1.3444

Tabelle 3.6: Gemittelte Uhrzeiten und Luftmassen der Objekt- und Eichsternaufnahmen.

STANDARD Mit dem aus der IRAF-Bibliothek stammenden Eichsternfile fur Hiltner 600 (Hamuy
1992, [41]) ergab sich beim Fit des Standardsternspektrums das Bild 3.7. Die Referenzmessung wur-
de an das Spektrum angepal’t und eine Zuordnungstabelle zwischen Referenzmagnitude und gemesse-
ner ADU-Rate erstellt. Es zeigte sich ein starkes Artefakt am blauen Ende des Spektrums, weswegen
Standard- und Objektspektren auf den auswertbaren Bereich des Spektrums (4035 bis 6765 A) einge-
schrankt wurden.

SENSFUNC Mit der unter STANDARD erstellten Zuordnungstabelle wurde die wellenldngenabhén-
gige Empfindlichkeit bestimmt. Im Bild 3.8 sind die Arbeitsschritte erkennbar: Oben links die atmo-
sparische Extinktionskurve, unten links die instrumentelle Empfindlichkeit mit einen starken Abfall zum
Blauen (Quanteneffizienz CCD, Optiktransmission) und einen leichteren zum Roten (Gittereffizienz au-
Rerhalb des Blazewinkels). Als Fitfunktion fiir die Empfindlichkeitskurve wurde eine Legendrefunktion
16. Ordnung verwendet. Die maximalen Abweichungen betragen etwa 0.05 mag, was ca. 5 % entspricht.
Auf das Standardsternspektrum angewendet zeigt sich der zum Blauen hin ansteigende Kontinuumsver-
lauf des heiflen B-Sterns.

CALIBRATE Die Objektframes wurden mit der Empfindlichkeitsfunktion fluRkalibriert. Zur Bestim-
mung des Balmerdekrements (Korrektur der interstellaren Extinktion) wurden die Spektren der Objek-
taperturen beider Bilder zu Summenspektren aufaddiert. Die noch nicht rétungskorrigierten Spektren
von PN276 und PN29 sind in Abb. 3.9 in der oberen Reihe abgebildet. Am kurzwelligen Ende sind
die Spektren aufgrund geringer instrumenteller Empfindlichkeit stark verrauscht. Es wurde versucht, das
Rauschen durch ausschliessliche Addition der hellsten Objektspektren (Tab. 3.7) zu unterdriicken (Abb.
3.9 unten). Diese MalRnahme erbrachte nur eine marginale Rauschunterdriickung bei gleichzeitigem Ver-
lust der Information tiber den AbsolutfluR (Tab. /reffluxfrel). Die Methode wurde nicht weiter verfolgt.

Summenspektrum | Aperturen
pn276_frel.md 22,37-39,53-55,69-72,85,87-89,102
pn29_frel.md 96-98

Tabelle 3.7: Auswahl der Aperturen des hellsten Objektflusses fiir beide PN.
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Abbildung 3.6: Von der Extraktion zur Skysubtraktion: Von oben nach unten extrahierte, wellenlangen-
kalibrierte, flatfieldkorrigierte und hintergrundsubtrahierte Spektren von PN276. Einige Skylinien sind
im flatfieldkorrigierten Bild markiert: V.l.n.r.: Hgl (4358), Ol (5577), Na D (5891), [OI] (6300). Hinter-

grundsubtraktion macht die [Ol]g300-Linie von PN276 sichtbar.

Objekt | Spektralbereich | RM S, [10~"7S2L ] | RM Sprigns[10~ 17 24
PN29 | 4200-4800A | 9.9 1.7

5600 - 6000 A | 7.2 4.8
PN 276 | 4200 - 4800 A | 30.7 20.1

5600 - 6000 A | 9.7 6.2

Tabelle 3.8: RMS-Werte beider PN-Aufnahmen in zwei verschiedenen Spektralbereichen, RMS,,; fiir

alle Aperturen, RMSy,;4p,; fur die Summe der hellsten Spektren aus Tab. 3.7.
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Abbildung 3.7: Spektrum von Hiltner 600 zwischen 4035 und 6765 A. Fit der Literaturwerte an das
Spektrum. Das Kontinuum ist mit der Systemempfindlichkeit multipliziert.
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Abbildung 3.8: Empfindlichkeitsfunktion: Links oben Extinktionskurve, unten Gesamtempfindlichkeit.

Oben rechts Residuen der Interpolation, unten Anwendung auf den Standardstern.
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Abbildung 3.9: Objektspektren nach FluRkalibration. Oben alle, unten nur hellste Aperturen.

3.5.1.7 Interstellare Extinktionskorrektur

Objekt | A [A] Identifikation | Fy | Fi,e | AFA[%)] | Bemerkungen
PN 276 | 4857.45 | Hpg 189 |1 11.5
4954.79 | [OIII)4959 164 | 1.01 |85
6295.60 | [OT]s300 1.20 [ 0.63 | 11.2
6360.00 | [OI]g360 022 012 |374
6542.49 | [NII]ez48 201 106 | 7.0 deblended (Dreiergruppe)
6557.39 | H, 524 | 277 |50 deblended (Dreiergruppe)
6578.19 | [NII]g584 6.52 | 3.45 | 5.2 deblended (Dreiergruppe)
6710.89 | [SII]g716 358 | 189 | 105 deblended (Zweiergruppe)
6725.60 | [SII]g731 336|178 |82 deblended (Zweiergruppe)
PN 29 | 4955.48 | [OII1]4959 0.60 | - 7.8
5002.10 [OIII]5()07 138 | - 4.6 ms5007 = 20.91
6557.45 | H, 0.25 | - 15.4

Tabelle 3.9: Erhaltene Linienfliisse in Fﬂl()*“%] und relativ zu Hyetq (F rer[Fr(Hp))).

In den PN276-Spektren sind das Balmerdekrement und das Schwefellinienverhéltnis % meR-

bar. Die Bestimmung der Linienfliisse erfolgte nach Kontinuumsglattung der Spektren. Bei miteinander
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verschmelzenden Linien wurden die Fliisse nach Deblending errechnet, wobei die Linienprofile als tiber-
lagerte GauRprofile behandelt und aus der Maximalintensitat jeder Linie ihr Beitrag zur Uberlagerung
ermittelt wurde. Entsprechend gewonnene Linienfliisse sind in den folgenden Tabellen mit dem Ver-
merk deblended gekennzeichnet. Bei PN29 sind lediglich die beiden Nebuliumlinien bei 4959 und 5007
Angstrom sowie H,, sichtbar. Auch die Beschrankung auf die hellsten Objektspektren zwecks Rausch-
unterdriickung macht keine weiteren Linien sichtbar, weswegen eine Extinktionskorrektur nicht moglich
war. Tabelle 3.9 enthélt alle gemessenen Linienfllisse mit ihren statistischen Fehlern (siehe Abs. 3.4.7).
Die Fliisse sind absolut (F[10™'*-4-]) und relativ zu Hy (F) ,i[F(Hg)]) angegeben.

Extinktionskorrektur von PN276: Das gemessene Balmerdekrement bestimmt sich aus Tab. 3.9 zu
D = 2.77. Der theoretische, nicht durch Extinktion verfélschte Wert Dy, wird aus dem Schwefel-
linienverhéltnis [S1I]¢716/[SII]6731 = 1.07 (Abschnitt 3.3.8) gewonnen. Aus Abb. 3.1 ergibt sich
N, = 4.5 -10%cm 3, was sich die von Brocklehurst 1971 [19] errechneten Werte fiir Dy, gemaR Tab.
3.10 einordnet.

T N, =10%2¢m™=3 | N, = 10*e¢m =3 | N, = 10°ecm™=3 | N, = 10%c¢m =3
5-103K | 3.032 3.003 2.968 2.919
10K 2.859 2.847 2.831 2.807
2-10°K | 2.744 2.740 2.732 2.724

Tabelle 3.10: Balmerdekremente verschiedener Temperaturen und Dichten. Brocklehurst 1971.

Da die N, - Abhangigkeit nicht sehr stark ist, wurde ohne Interpolation die Spalte fir N, = 10%2cm ™3
angenommen. Bei einer Elektronentemperatur von T, = 10*K ergibt sich D, = 2.86, was hoher ist
als der gemessene Wert D=2.77. Dies IaRt sich mit einer hoheren Elektronentemperatur erkldren. Mit Es
T. = 2 - 10*K folgt D;;,=2.744. Nach Gleichung 3.6 (Abs. 3.3.8) ergibt sich die logarithmische Ex-
tinktion zu Dy, = 0.014. Diese wurde in deredden zur Extinktionskorrektur verwendet. Das endgiltige
Spektrum von PN 276 zeigt Abb. 3.10. Die in diesem Spektrum gemessenen Linienfliisse sind in Tabel-
le 3.11 aufgefiihrt. Das neue Balmerdekrement stellt sich nicht bei 2.74, sondern bei 2.79 ein. Dieser
Befund flihrte zu einer Korrektur der Extinktionsbestimmung in Abschnitt 3.5.4.1. Die relativen Fehler
der Flisse (vgl. Abs. 3.4.8) beziehen sich nicht auf die Modellannahmen. Der durch die Extinktionskor-
rektur entstandene Fehler dominiert die Gesamtfehlerstatistik. Dies liegt an der groRen Unsicherheit im
gemessenen Balmerdekrement (12.5%). Abb. 3.11 demonstriert das Anwachsen des GesamtfluRfehlers
fur alle 10 Linien in Abhdngigkeit von der Unsicherheit des Balmerdekrements, fiir die Werte zwischen
einem und 20 Prozent angenommen wurden. Fr eine zuverldssige Deutung der Linienverhaltnisse ist ein
prézise bestimmtes Balmerdekrement sehr wichtig, da sonst wie im vorliegenden Fall der Fehler durch
die Extinktionskorrektur dominiert.
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Abbildung 3.10: Extinktionskorrigiertes Spektrum von PN 276.
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Abbildung 3.11: Abhangigkeit des LinienfluRfehlers (Tab. 3.9) vom Fehler der Balmerdekrementbestim-
mung. Neben dem gemessenen Fehler von 12.3 % wurden Werte von 1, 5, 10 und 20 % angenommen.
Zum gleichen Dekrementfehler gehdrende Werte sind verbunden.
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A A] Identifikation | F\ | F\ | AF\[%] | Bemerkungen

4857.44 | Hpg 193 |1 33.7

495481 | [OIII) 4959 1.90 | 0.98 | 32.2

5002.75 | [OII1)5007 551|285 310 msoo7 = 19.41

6295.56 | [O1]s300 1.22 | 0.63 | 24.1

6359.99 | [OI]s363 0.23 | 0.12 | 42.9

6542.57 | [N1I]g548 2.05 | 1.06 | 20.8 deblended mit H,
6557.37 | H, 5.38 | 2.79 | 20.1 deblended mit [N I1]g548
6578.18 | [NII]s5s4 6.65 | 3.45 | 20.0 einzeln gemessen
6710.90 [SII]6716 3.67 | 190 | 21.2 deblended mit [SII]6731
6725.59 | [SI1)g731 3.45 | 1.79 | 20.0 deblended mit [ST1]e716

Tabelle 3.11: Extinktionskorrigierte Linienfliisse von PN276 in FA[10*14£3L5] und relativ zu Hpe,
(F)\,rel[F)\(Hﬁ)])'
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3.5.2 MPFS-Beobachtungen von 1998

Die Daten von 1998 wurden mit einer verbesserten Version des Faserkoppelelements zwischen Linsen-
array und Pseudospalt gewonnen. PN 29 und PN 276 wurden in je einer Nacht beobachtet. Es wurde
dasselbe Gitter (600 Linien/mm) verwendet. Die Reduktion beider Objektdaten geschah analog zu de-
nen der Beobachtungen von 1997.

e PN 29: Nacht vom 21. auf 22. September 1998
Wolkenlos, Seeing 1.5 bis 2 Bogensekunden. Die gesamte zweite Nachthélfte wurde fir PN29
verwendet, Gesamtbelichtungszeit 8400 s.

Log-Bez. # | Name Art tstart(Ortszeit) | tegpls] | ZD [°] | Gitterstellung
G11628 comp28 | Neon 01:41:04 30 35 2878.0
G11629 sstar28 | BD+284211 | 01:44:11 120 36 2878.0
G11630 flat30 Flat 01:48:54 300 36 2878.0
G11631 flat31 Flat 01:56:03 300 38 2878.0
G11639 exp39 Obj.:PN29 | 02:37:02 1200 |9 2878.0
G11640 exp40 Obj.:PN29 | 02:58:36 1200 | 12 2878.0
G11641 exp4l Obj.:PN29 | 03:20:09 1200 | 16 2878.0
G11643 comp43 | Neon 03:43:57 30 21 2878.0
G11644 exp44 Obj.:PN29 | 03:46:35 1200 |21 2878.0
G11645 exp45 Obj.:PN29 | 04:08:13 1200 | 25 2878.0
G11647 exp47 Obj.:PN29 | 04:31:52 1200 | 29 2878.0
G11648 exp48 Obj.:PN29 | 04:55:40 1200 | 34 2878.0
G11649 exp49 Obj.:PN29 | 05:17:13 1200 | 37 2878.0
G11650 sstarb0 | Feige 24 06:06:14 60 51 2878.0
G11651 sstar51 | Feige 24 06:08:55 60 51 2878.0
G11652 comp52 | Neon 06:12:07 30 52 2878.0
G11655 blank55 | Skyflat 06:23:24 120 53 2878.0
G11656 blank56 | Skyflat 06:27:01 120 54 2878.0
G11659 flat59 Skyflat 07:04:46 300 60 2878.0
G11660 flat60 Skyflat 07:11:27 300 61 2878.0

Tabelle 3.12: Rohdaten von PN29 aus der Nacht vom 21. September 1998.
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e PN 276: Nacht vom 18. auf 19. September 1998
Wolkenlos, Seeing etwa 1 Bogensekunde. Gesamtbelichtungszeit 2400 s.

Log-Bez. # | Name Art tstart (Ortszeit) | tegp(s] | ZD [?] | Gitterstellung
G11333 exp33 Obj.: PN276 | 04:43:55 1200 | 34 2895.0
G11334 exp34 Obj.: PN276 | 05:05:32 1200 | 38 2895.0
G11335 sstar35 | Feige24 05:43:12 120 49 2895.0
G11336 comp36 | Neon 05:43:12 30 50 2895.0
G11339 blank39 | Skyflat 05:53:45 120 51 2895.0
G11340 blank40 | Skyflat 05:57:40 120 52 2895.0
G11341 flat41 Flat 06:27:50 300 56 2895.0
G11342 flat42 Flat 06:39:53 300 61 2895.0

Tabelle 3.13: Die Rohdaten von PN 276 aus der Nacht vom 18. September 1998.

3.5.2.1 Rohbildkorrekturen

Diese umfassen wiederum das Biastrimming und die Mittelung gleichartiger Frames bei simultaner Cos-
micentfernung. Auch wurden gleichartige Bilder zusammengefal3t:

e PN 276:
Addierte Bilder Resultat | Bemerkungen
flat41, flat42 flat Lampenflat
comp36 comp HeNe-Eichung
blank39, blank40 | blank Skyflat
sstar35 sstar35 | Feige 24
exp33, exp34 exp PN 276

e PN 29: Beide Standardsterne wurden verwendet, um die FluRkalibration auf ihre Zuverlassigkeit
zu Uberprifen.

Addierte Bilder Resultat | Bemerkungen
flat30, flat31, flat59, flat60 flat Lampenflat
comp28, comp43, comp52 comp HeNe-Eichung
blank55, blank56 blank Skyflat
sstar50, sstar51 sstar24 | Feige 24
sstar29 sstar28 | BD+284211
exp39, exp40, exp4l, expd4d, | exp PN 29

exp45, expd7, expd8, exp4d9
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3.5.2.2 Extraktion und Wellenlangenkalibration

Durch die verbesserte Faserkopplung sind die 15 Gruppen & 16 Fasern in den Flatfieldbildern deutlich er-
kennbar (Abb. 3.12 im Vergleich mit Abb. 3.3). Es gibt keine toten Fasern, die Faservariation ist geringer
und der FluR hoher. Die ersten acht im Bild nicht numerierten Fasern gehdren zu einem neuen Areal an
Skyfasern aufRerhalb des Linsenarrays, zu dem sich noch sechs weitere Fasern am Spaltende gruppieren.
Diese Fasern wurden hier nicht verwendet. Der Randabfall der Gruppenintensitat ist gleichgeblieben.
Die Wellenlangenkalibration verlief analog zu der Linienkalibration aus den 1997er MPFS-Daten und
war unproblematisch.
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Abbildung 3.12: Gemitteltes Skyflat senkrecht zur Dispersion geplottet.

3.5.2.3 Flatfielding

Wiederum erfolgte reines Aperturflatfielding mit den Skyflats (vgl. Abs. 3.3.5). Durch die geringeren
Faservariationen zeigt das Ergebnis erwartungsgemal weniger Rauschen.

3.5.2.4 Hintergrundssubtraktion

Von jedem PN wurde ein monochromatisches Bild in [OI11]5097 erstellt, wahrend fur die Standardsterne
das Gesamtkontinuum aufintegriert wurde. Die Zuordnung der Aperturen war wesentlich einfacher als
bei den Daten aus dem Vorjahr. In den monochromatischen Bildern féllt die Abwesenheit von Totfasern
auf (Abb. 3.13 und 3.14).

e PN 276: In Abb. 3.13 zeigt der Standardstern eine elongierte Form. Es kann sich hierbei um einen
Nachfiihrfehler oder eine Defokussierung verbunden mit Astigmatismus handeln. Durch diesen
Fehler geht AbsolutfluR am Feldrand verloren. Nach der Standardsternaufnahme wurde das Tele-
skop neu fokussiert. PN 276 zeigt im Vergleich zu PN29 aus Abb. 3.14 eine Ausdehnung.

e PN 29: Hier ist ein Bildgradient erkennbar. PN29 wird durch ein Emissionsgebiet im Hinter-
grund umschlossen, dessen Intensitdt nach rechts unten zunimmt. Eine Hintergrundmittelung aus
Aperturen, die das Objekt umschlieRen, ergibt eine realistischere Korrektur als nur Werte aus zwei
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gegeniberliegenden Feldpunkten. Hierauf wird in Abschnitt 3.5.2.5 nochmals eingegangen. Die
Madglichkeit, den Hintergrund rund um das Objekt sehen zu kdnnen, macht einen wesentlichen
Vorteil dieser Beobachtungstechnik aus.

Abbildung 3.13: Bilder zur Hintergrundsubtraktion. Links PN276 bei [OI11]507, Mitte Kontinuum von
Feige 24, rechts Zuordnung der Spektren. MaRstab 0”.5 pro Element.

28 220 230 231 232 233

201 202 203 204 205 206 207 208 208 210 211 212 213 214 215 216

184 185 186 187 188 189 180 191 192 193 134 195 136 197 198 199

167 168 169 170 171 172 173 174 175 176 177 178 179 160 181 182

151 152 153 134 155 156 157 156 139 160 161 162 163 164 163 168

43 148 145 146 147 148 149

117 118 119 120 121 122 123 124 125 126 127 128 128 130 131 132

101 102 103 104 105 106 107 108 108 110 111 112 113 114 115 116

B4 85 85 87 88 8 9 91 92 93 94 95 9 97 98 9

68 6 70 71 72 73 74 75 78 77 78 79 80 B 82 B3

35 36 37 38 39 40 41 42 43 44 45 46 47 4B 49 50

B 18 20 21 2 235 24 25 26 27 28 29 30 31 32 33

12 3 4 5 & 7 8 9 10 1M 12 13 14 15 16

Abbildung 3.14: Oben Feige 24 (links) und BD +284211 (rechts) im Kontinuum, unten PN29 in der
[OI11]5007-Linie und Aperturzuordnung. Mafstab 0.5 pro Element.
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In der Tabelle 3.14 sind die Objekt- und Hintergrundaperturen aufgefiihrt. Wieder wurden Aperturen mit
schwachem Linienflufs zum Objekt gezahlt und eine Licke zum umschlieBenden Ring der Hintergrund-
aperturen gelassen, um die Absolutfliisse nicht zu verfélschen.

| Nacht | Objekt | Zone [ Aperturen
1998 09 18 | PN 276 OBJECT | 117-123,133-139,149-155,166-171,
182-187,199-201 X = 36.
SKY 83-93,99,109,115,125,131,141,
147,157,163,173,179,189,195,
205,211,221,227-237 3> = 38.
Feige 24 OBJECT | 105-109,120-128,135-144,151-160,167-176,
184-192,201-208,219-224 X =67.
SKY 71-80,86,87,101,102,117,133,149,165,
181,197,198,214,215,231-240 X = 33.
1998 09 21 | PN 29 OBJECT | 138,139,154-157,171-173 X =0.
SKY 102-109,118,125,135,142,152,159,168,
175,185,186,192,202-209 X =27.
BD+284211 | OBJECT | 72-78,87-94,104-162,167-178,
188-193 X =90.
SKY 35-48,51,52,63-66,68,69,80-83,180-182,
197-199,201-203,212-216,218-231 3 =54,
Feige 24 OBJECT | 104-109,120-126,136-144,151-161,
167-176,187-193,205-209 X =61.
SKY 68-80,84,96,101-113,117,129,146,163,179,
196,201,202,213,219,230,235-246 > =51.

Tabelle 3.14: Objekt- und Hintergrundaperturen flir Objekte und Eichsterne.

3.5.2.5 Vergleich der Skysubtraktion mit dem Langspaltverfahren

Bei der Beobachtung von Einzelobjekten in Galaxien sind Nebelfilamente auf der Sichtachse sehr wahr-
scheinlich. Der Emissionsliniengradient im Feld von PN 29 verfélscht die Hintergrundsubtraktion mit
der bei Spaltspektroskopie Ublichen Methode, bei der der Hintergrund beiderseits des Objekts nur ent-
lang des Spalts zugénglich ist. Um dies an den Daten zu zeigen, wurden in horizontaler und vertikaler
Richtung je drei verschieden breite Spalte simuliert (Abb.3.15). Beim 0”.5-Spalt wurden eine Reihe ge-
genuberliegender Skyaperturen aufsummiert, beim 1”-Spalt eine weitere Reihe und beim 1”.5-Spalt eine
dritte. In Tabelle 3.15 sind die jeweiligen Aperturen aufgelistet. Die Skysubtraktion wurde auf das aus
allen Objektaperturen gebildete Summenspektrum angewendet, um den Fehler der Hintergrundsubtrakti-
on von Spaltverlusten zu isolieren. Da in allen Féllen ein gemitteltes Skyspektrum vom Objektspektrum
abgezogen wird, gibt es bei gleichférmigem Hintergrund keinen signifikanten Unterschied zur Mittelung

der kompletten Objektumgebung. Dagegen werden in PN 29 systematische Abweichungen erwartet.
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Horizontale Hintergrundsubtraktion

Vertikale Hintergrundsubtraktion
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Abbildung 3.15: Spektrum von PN29 abhédngig von der Hintergrundkorrektur. Links horizontale, rechts

vertikale Spaltsimulation. Von oben nach unten 0.5, 1.0 und 1.5 Spaltbreite.
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Richtung | Spalt | Aperturen F5007[ADU] | Fro[ADU] | Fgss4[ADU]
horizontal | 0.5 | 151,152,159-162 12869 (264) | 3350 (252) | 2471 (253)
horizontal | 1.0 | 07.5-Spalt + 167,168,175-178 13138 (261) | 3446 (253) | 2679 (253)
horizontal | 1”5 | 1”.0-Spalt + 134,135,142-145 13226 (261) | 3506 (253) | 2929 (256)
vertikal 0”.5 | 73,89,106,206,223,239 12753 (260) | 3257 (251) | 2013 (255)
vertikal 17.0 | 0”.5-Spalt + 72,88,105,205,222,238 | 13191 (261) | 3031 (249) | 2317 (252)
vertikal 175 | 1”.0-Spalt + 74,90,107,207,224,240 | 12972 (262) | 3101 (251) | 2097 (252)
integral Siehe Tab. 3.14 12964 (229) | 2753 (238) | 1643 (240)

Tabelle 3.15: Fiir Spaltsimulation gewahlte Hintergrundaperturen und Fliisse (eingeklammert statistische
Fehler) verschieden starker Linien von PN29 in ADU. Unter integral sind die Werte bei Integral-Field-
Hintergrundsubtraktion aufgefiihrt.

Wie Abbildung 3.15 zeigt, ist der Kontinuumsverlauf abhéngig von der Spaltorientierung. Das Konti-
nuum wird im horizontalen Fall stéarker abgezogen. Artefakte (Breiter Streulichtpeak, etwa 100 ADU
und damit hoher als Hg, am blauen Ende sowie ein spitzer Rauschpeak am roten Ende) verschwinden.
Dafilir nimmt das Kontinuum negative Werte an. In Tabelle 3.15 sind die Flusse tabelliert, die in jedem
der Félle von PN29 erhalten wurden. Wahrend die FluRBwerte in der [Oll1]5097-Linie im Rahmen ihrer
statistischen Fehlergrenzen Ubereinstimmen, fallt bei den schwécheren Linien (H, und [NIl]gss4) €i-
ne Abweichung der nach simulierter Spalt-Hintergrundsubtraktion gewonnenen Fliisse nach oben auf.
Wihrend sich hierbei die Fehlergrenzen von Integral-Field- und Spaltsubtraktion bei vertikaler Spalt-
orientierung knapp Uberlappen, ist dieser Unterschied bei horizontaler Spaltorientierung signifikant zu
grol3. Die relative Abweichung betrdgt 27 % bei H,, sowie 78 % bei [NIl]g5s4 (jeweils von den 1.5 -
Spaltwerten ausgehend). Auch untereinander variieren die Spaltwerte: Je nach Spaltorientierung unter-
scheiden sich die resultierenden FluRergebnisse. Im Falle der schwachen [NI1]g584-Linie ist dieser Un-
terschied groRer als der statistische Fehler. Fiir die prazise Vermessung zunehmend schwaécherer Linien
wird eine zuverlassige Hintergrundsubtraktion immer wichtiger. Die Integral-Field-Methode bietet dafiir
deutlich bessere Mdglichkeiten. Diese sind ausbauféahig: Denkbar ist bei stark variablem Hintergrund ein
durch die Skypixel eingegrenztes, zweidimensionales Hintergrundmodell.

3.5.2.6 FluRkalibration

Die FluRkalibration erfolgte mit folgenden Zeiten und mittleren Luftmassen:

[Nacht | Objekt | UT __ [ST [ AIRMASS |
1998 09 18 | PN 276 03:26:00 | 04:43:55 | 1.1984
1998 09 18 | Feige 24 | 04:13:04 | 05:36:14 | 14257
1998 09 21 | PN 29 01:15:12 | 02:37:02 | 1.1185
1998 09 21 | Feige 24 | 04:54:58 | 06:06:14 | 15767
1998 09 21 | BD+284211 | 00:32:12 | 01:44:11 | 1.2263
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e PN 276: Der in Abb. 3.16 sichtbare Fit der Empfindlichkeitsfunktion erfolgte mit einem Legen-
drepolynom 8.Grades. Abb.3.17 zeigt das fluRkalibrierte Spektrum summiert tiber alle Objektaper-
turen. Es erscheinen mehrere schwache Linien, die in den Daten von 1997 fehlen. Die Linienflusse
sind in Tab. 3.16 aufgefiihrt.
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Abbildung 3.16: Empfindlichkeitsfunktion mit sensfunc, wie in Abb. 3.8 beschrieben.
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Abbildung 3.17: FluBkalibriertes Spektrum der Objektaperturen von PN 276.
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e PN 29: Die Kalibration wurde mit beiden Eichsternen getrennt vorgenommen. Hierdurch wer-
den Fehler z.B. durch Schwankungen der Transparenz sichtbar. Die Linienflisse sind in Tab. 3.16
zusammengefaldt, ebenso der aus Rauschen und Standardsternkalibrierfehlern bestehender, pro-
zentualer Fehler AF).
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Abbildung 3.18: Empfindlichkeitsfunktion aus beiden Eichsternen: Oben Feige 24, unten BD +28 4211.
Effektive Belichtungszeiten waren gleich, Feige 24 ist ca. 2 mag schwacher.



56 KAPITEL 3. DIE REDUKTION DER BEOBACHTUNGSDATEN

Auffallig ist bei PN 29 der grofie statistische Fehler, der nicht nur durch die Schwéche der Liniene-
mission bedingt ist. Bei FluBkalibration mit Feige 24 sind die Fehler der Hintergrundsubtraktion
in den schwach belichteten Eichsternframes signifikant hoher. Der Eichstern wurde in der Mor-
genddmmerung 12 Minuten vor dem ersten Skyflat aufgenommen, weswegen der Fehler durch
den Hintergrund dominiert. Deutlich wird dies in Abb. 3.20: Der Fehler in Feige 24 ist um eine
GrolRenordnung hoher als der von BD+28. Dieser Fehler wird durch eine fotometrische Bandbrei-
te von 50 A fiir die Eichsternmagnituden im Vergleich zu 1 A fiur BD+284211 wieder verringert.
Auf die Kalibration von PN29 wirkt sich dieser Unterschied nur geringfiigig aus. Der relative
Linienfehler andert sich weniger als 1 %, was nur bei den hellsten Linien erkennbar ist.

Objekt A[A] Linie FoN Fy e | AFA\[%] | Bemerkungen

PN 276 433948 | H, ? 043 | 052 |40 unsicher, A 3 A zu grofR
4858.85 | Hg 083 |1 2.3
4956.08 | [OIIT)4950 | 098 | 118 | 21
5003.81 | [OII1]5007 | 3.21 | 3.87 1.9 msoo7r = 19.99

5751.04 | [NII]s7s5 | 009 | 011 |62
5872.20 | Helsszg | 010 | 012 |57
6296.84 | [OI]gso0 | 079 | 095 |22
6359.62 | [OIlgses | 027 | 033 |35

6544.00 | [NIIlgsas | 1.29 | 155 | 2.1 deblended (Dreiergruppe)
6558.77 | H, 3.24 | 3.90 2.0 deblended (Dreiergruppe)
6579.38 | [NIIlgssa | 403 | 486 | 2.0 deblended (Dreiergruppe)
6712.08 | [SII]e716 193 | 2.33 2.1 deblended (Zweiergruppe)
6726.57 | [SII)ers1 195 | 2.35 2.1 deblended (Zweiergruppe)
PN29 433557 | H,? 0.083 | 1.15 | 46.0 sehr unsicher
(Feige 24) | 4854.79 | Hpg 0072 | 1 30.7 deutlicher sichtbar als H,
4951.07 | [OI1I]4959 | 0.423 | 588 | 5.9
4999.18 | [OI1Ils007 | 1.37 | 19.03 | 2.8 mseo7 = 20.92
6553.59 | H, 0.316 | 4.39 8.4 Balmerdekrement 4.39
6576.75 | [NII]gss4 | 0.152 | 2.11 | 23.6
PN29 433551 | H, ? 0.055 | 1.22 | 45.9 sehr unsicher
(BD 4854.75 | Hg 0.045 | 1 30.7 deutlicher sichtbar als H,
+284211) | 4951.07 | [OIII]4959 | 0.260 | 5.77 | 5.8
4999.18 | [OI1I5007 | 0.825 | 18.33 | 2.5 myoor = 21.47
6553.59 | H 0.185 | 4.11 8.3 Balmerdekrement 4.11

6576.71 | [N1I]gsss | 0.092 | 2.04 | 236

Tabelle 3.16: Aus der FluBkalibration erhaltene Linienflusse fiir PN29 und PN276 in F,[10~ 4 —9-]und
relativ zu Hg als F ,¢i[Fa(Hpg)).
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Abbildung 3.19: Summenspektrum von PN 29, oben Eichung mit Feige 24, unten mit BD +28.
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Abbildung 3.20: Relative Fehler der Eichsternspektren: Oben Feige 24 (1998 09 18). Mitte und unten
BD +28 und Feige 24 (1998 09 21).
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3.5.2.7 Korrektur der interstellaren Extinktion

Wegen der Unsicherheiten in der Bestimmung der Balmerlinienverhéltnisse dominiert der Fehler der
Extinktionskorrektur das Ergebnis. Als theoretisches Balmerdekrement wurde 2.86 angenommen. In den
Spektren von PN29 konnte keine Elektronendichte abgeschatzt werden, da die Schwefellinien bei 6716
A und 6731 A nicht meBbar waren.

e PN 276: Das gemessene Balmerdekrement von 3.90 unterscheidet sich deutlich vom Wert der
Beobachtungen von 1997 (2.77). D=3.90 ist nicht nur aufgrund der besseren Daten (erneuerte Fa-
serkopplung, langere Belichtungen) glaubwiirdiger, sondern auch physikalisch verstandlicher. Es
mussen keine fur PN untypisch hohen Elektronentemperaturen in Verbindung mit einer extrem
geringen Extinktion angenommen werden. Es ergibt sich nach GI. 3.6 ein logarithmisches Balmer-
dekrement von 0.3849, womit die Spektren korrigiert wurden. Aufgrund des statistischen Fehlers
der beiden Balmerlinien von lediglich 3 % werden die sehr kleinen Fehler der Linienfiisse nicht
stark vergroRert.

Objekt A [A] Linie F\ Fy e | AF\[%] | Bemerkungen

PN 276 433952 | H,? 1.02 | 055 | 113 unsicher, A ist 3 Azu grof3
4858.86 | Hg 184 | 1 10.0
4956.10 | [OIIT)4959 | 212 | 1.16 | 9.8
5003.81 | [OIII]5007 | 6.88 | 4.35 9.7 msoo7 = 19.17

5751.04 | [NII]szs5 | 0.16 | 0.09 | 105
5872.20 | Helssze | 019 | 0.10 | 10.0
6296.84 | [OIlgse0 | 1.42 | 0.77 | 7.9
6359.62 | [OI]esgs | 049 | 0.27 |83

6543.96 | [NII]gs4s | 2.24 | 1.22 7.6 deblended (Dreiergruppe)
6558.78 | H, 5.65 | 3.07 7.5 deblended (Dreiergruppe)
6579.38 | [NII]gss4 | 7.02 | 3.82 7.5 deblended (Dreiergruppe)
6712.08 | [SII]e716 3.31 | 1.80 7.4 deblended (Zweiergruppe)
6726.56 | [SII]g73; | 3.36 | 1.83 | 7.4 deblended (Zweiergruppe)
PN29 433536 | H, ? 0.21 | 0.95 110.0 sehr unsicher
(Feige 24) 4854.76 | Hp 022 |1 94.5 deutlicher sichtbar als H,

4951.09 | [OIIT]4959 | 1.30 | 5.91 | 87.6
4999.17 [0[1]]5007 3.79 18.05 86.5 mso007 = 19.76

6553.59 | H, 0.67 | 3.12 55.8 Balmerdekrement 3.12
6576.75 | [NII]gss4 | 0.34 | 1.55 | 59.6
PN29 433534 | H,? 0.13 | 1.18 | 108.5 sehr unsicher
(BD+284211) | 4854.72 | Hg 011 |1 93.1 deutlicher sichtbar als H,
4951.10 | [OIII]4959 | 0.66 | 6.00 86.2
4999.17 | [OIII)5007 | 2.03 | 18.45 | 85.0 msoo7 = 20.49

6553.59 | H, 0.35 | 3.17 54.8 Balmerdekrement 3.17
6576.71 | [NII]gss4 | 0.17 | 1.54 58.7

Tabelle 3.17: Entrétete Linienflisse von PN 276 und PN 29 absolut in F5[10~4-24-] und relativ zu Hp
(F)\,'rel [F,\ (Hﬂ)]) dargestellt.
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e PN 29: Je nach verwendetem Eichstern ergibt sich als Balmerdekrement 4.39 (Feige 24) oder 4.11
(BD +28), woraus logarithmische Balmerdekremente von 0.44993 bzw. 0.53171 folgen. Durch die
bereits vor der Entrétung stark fehlerbehafteten Daten und des hohen statistischen Fehlers im Fluf3
der Hpg - Linie sind die Linienfehler im korrigierten Spektrum erheblich (teils tiber 100 %).

3.5.3 INTEGRAL-Beobachtung 1998

In der Nacht des 26./27. Dezember 1998 wurde Spektren von PN 276 am WHT mit INTEGRAL/WYFFOS
gewonnen. Uber das Seeing liegen keine quantitativen Angaben vor, es war brauchbar (“* fair ), aber
tber einer Bogensekunde. Es wurde Faserbiindel SB2 (219 Fasern, 0”.9 / Faser, Feld 12°.3 x 16°.4, Abb.
2.3) eingesetzt. Tabelle 3.18 zeigt die Rohdaten.

Log-Bez. # | Name Art tstart|lUT] | teap[s] | ZD[°] | Ac [A]
WHTAOQ002 | blank02 | Skyflat 18:35 120 0 5102
WHTAO0004 | blank04 | Skyflat 18:44 120 0 5100
WHTAOQO005 | blank05 | Skyflat 18:51 60 0 5100
WHTAOQ0006 | bias06 | Bias 20:22 0 1.016 | 5100
WHTAOQ007 | sstar07 | Std.-Stern SP0305+261 | 21:54 60 1.001 | 5104
WHTAO0008 | exp08 PN 276 22:14 1800 | 1.217 | 5104
WHTAO0009 | exp09 PN 276 22:45 1800 | 1.316 | 5104
WHTAO0010 | expl0 PN 276 23:17 1800 | 1.452 | 5104
WHTAO0013 | comp13 | CuNeAr-Lampe 00:03 60 1.743 | 5104
WHTAOQ015 | flatl5 Lampenflat 00:15 1 1.853 | 5104
WHTAOQ016 | sstarl6 | Std.-Stern G191-B2B 00:30 60 1.102 | 5104
WHTAOQ041 | blank41 | Skyflat 07:24 120 0 5102
WHTAO0042 | blank42 | Skyflat 07:27 120 0 5102
WHTAOQ043 | blank43 | Skyflat 07:31 240 0 5102

Tabelle 3.18: Rohbilder der INTEGRAL-Daten von PN 276. ). ist die Zentralwellenldnge des durch
Gitterdrehung eingestellten Spektralbereichs.

3.5.3.1 Rohbildkorrekturen

Der Biaswert wurde aus dem Mittelwert der Biasaufnahme entnommen, da der Overscanbereich zu klein
war. Dieses Detail wurde bei der Rauschfehleranalyse beriicksichtigt. Die Aufnahmen wurden bei gleich-
zeitiger Cosmicentfernung gemittelt (Tab. 3.19).

Addierte Bilder Resultat | Bemerkungen
blank41, blank42, blank43 | blank Morgenflats
exp08, exp09, expl0 exp PN 276

Tabelle 3.19: Zusammenfassung gleichartiger Aufnahmen
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3.5.3.2 Extraktion, Wellenldngenkalibration, Flatfielding

Die Prozeduren verliefen gleichartig zur Verarbeitung der MPFS-Daten. Beim Auffinden der Aperturen
wurde eine tote Faser (Nr. 167) mitextrahiert, ohne das erhaltene Spektrum zu beriicksichtigen. Die Pa-
rameter wurden bereits in Kap. 3.3.3 beschrieben. Das Flatfielding wurde mit den addierten Skyflats der
Morgenddmmerung durchgefihrt, da die Flataufnahmen zu Beginn der Nacht wegen eines Streulichtpro-
blems verfalscht wurden.

3.5.3.3 Hintergrundsubtraktion

Aufgrund der nicht kartesischen Anordnung der Bildelemente war es schwieriger, Bilder fur die Faser-
auswahl zu erzeugen. Es wurde hierflir eine IDL-Prozedur erstellt, welches nach Markieren der Wel-
lenldngengrenzen ein Bild erzeugt. Aufgrund des grofRen Unterschiedes innerhalb der Standardstern-
faserfliisse war eine logarithmische Intensitétsdarstellung erforderlich, um auch die Randaperturen zu
erkennen (siehe Abb. 3.21). Die Aperturwahl zeigt Tabelle 3.20.

| Objekt | Zone [ Aperturen

PN 276 OBJECT | 35-39,51-55,66-73,81-87,92-97,
101-104,107,108, X =37.

SKY 21-25,34,39,48-50,56-58,65,74,80,91,
100,106,110,112,117,123,133;, X =24.
SP0305-261 | OBJECT | 68-74,79-87,89-97,99-104,106-108,
110,112-114,116-121,123-131; X =61.
(sstar07) SKY 34-39,45-50,56-58,60-62,153-160,
162-166,168-170; X = 34.

G191-B2B | OBJECT | 34-37,47-54,64-71,79-87,90-97,100-104,
106-108,110,112,116; X = 46.
(sstar16) SKY 12-14,17-20,21,25,28,33,39,45,56-58,
60-62,153-160,162-166,168-170; X = 35.

Tabelle 3.20: Objekt- und Hintergrundaperturen von PN276 und beider Standardsterne.

3.5.3.4 FluRkalibration

Gemittelte Uhrzeiten und sich daraus ergebende gewichtete Luftmassen zeigt Tabelle 3.21.

[ Objekt [UT _ [sT [ AIRMASS |
PN 276 22:14:00 | 03:23:18 | 1.3889
SP0305+261 | 21:54:00 | 03:03:14 | 1.0011
G191-B2B | 00:30:18 | 05:39:52 | 1.1020

Tabelle 3.21: Zeiten und effektive Luftmassen der Objekt- und Eichsternaufnahmen.
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Abbildung 3.21: Objektbilder mit INTEGRAL: Links oben SP0305+261, darunter B191-B2B. Beide
Sterne sind zur besseren Randerkennung logarihmisch dargestellt. Rechts oben PN276, unten Faserzu-
ordnung (Quelle: Manual INTEGRAL, [48]). Mafstab 0.9 pro Faserkern.

Nach Kalibration des jeweiligen Eichsterns wurde die Empfindlichkeitsfunktion erstellt (Abb. 3.22). Fiir
beide Eichungen wurde ein Legendrepolynom fiir den Fit der Empfindlichkeitskurve verwendet. Im Fall
von SP0305+261 (sstar07 ) multe eine zusdtzliche Stiitzstelle eingesetzt und der Polynomgrad von 12
auf 16 heraufgesetzt werden, um starke Abweichungen des Fits in der Region um 6200 A zu vermeiden.
Die Residuen sind im Falle dieses Sterns grof3: Maximale Abweichungen betragen 0.1 mag (am blauen
Rand bis zu 0.2 mag). G191-B2B hat bei gleicher Fitfunktion Fehler von maximal 0.04 mag. In der
Fehlerbestimmung wurde beriicksichtigt, daf die BingroRe der Standardsternfotometrie bei SP0305+261
40 A und bei G191-B2B 1 A betrdgt. Die FluRwerte fiir beide Kalibrationen sind in Tab.3.22 verzeichnet.
Auffallig ist ein systematisch hoherer Fluf bei Verwendung des Standardsterns SP0305+261. Abb. 3.22
zeigt, daB die Empfindlichkeitsfunktionen bis auf Randeffekte gleich sind. Der gemittelte Quotient aus
den Empfindlichkeitsfunktionen liegt zwischen 4000 A und 6600 A bei Eins. Der FluRunterschied ist im
selben Spektralbereich bei Eichung mit SP0305+261 durchschnittlich um 12 % grofRer (Quotientenbild
in Abb. 3.23).
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Abbildung 3.22: Empfindlichkeitseichung: Oben Eichstern SP0305+261, in der Mitte G191-B2B. Am
blauen Ende der Empfindlichkeitskurve (jeweils unten links) ist bei SP0305+261 ein Ausreil3er erkenn-
bar. Im Zentralteil des Spektrums sind die Funktionen auf unter 1 % gleich (Quotientenbild unten).
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Eichstern AA] Identifikation | F) Fy e | AF\[%)] | Bemerkungen
SP0305+261 | 3858.65 | [Nelll]sss9 ? | 0.568 | 0.72 3.3 schwach,verrauscht
(sstar07) 3959.84 | H, 3970 ? 0.31 | 0.39 5.9 schwach,verrauscht
433493 | H,? 035 | 045 |37 weniger verrauscht
4357.49 | [O11I)4363 0.21 | 0.27 5.1 weniger verrauscht
4858.24 | Hp 0785 | 1 2.2
4955.95 | [OI11]ag59 0.982 | 1.25 2.1
5004.01 | [OIII]s007 3.06 | 3.90 1.9 mso07 = 20.05
5750.62 | [NII]5755 0.093 | 012 | 7.8
6296.67 | [OI]g300 0.819 | 1.04 |23
6359.71 | [OIlg363 0.254 | 0.32 | 4.0
6543.92 | [N1I]g548 1.30 | 1.66 2.0 deblended (Dreiergruppe)
6558.75 | H, 3.15 | 4.01 1.9 deblended (Dreiergruppe)
6579.51 | [N1I]g584 3.88 | 494 1.9 deblended (Dreiergruppe)
6712.67 | [SII]e716 187 | 2.38 1.9 deblended (Zweiergruppe)
6726.17 | [SII]e731 183 | 2.33 1.9 deblended (Zweiergruppe)
G191-B2B 3858.72 | [Nelll]sse9 ? | 0.575 | 0.79 3.4 schwach,verrauscht
(sstar16) 3960.10 | H, 3970 ? 0.157 | 0.22 5.9 schwach,verrauscht
433495 | H,? 0.328 | 045 | 3.8 weniger verrauscht
4357.49 | [OIII]4363 0.197 | 0.27 | 5.1 weniger verrauscht
4858.25 | Hg 0729 | 1 24
495595 | [O11I]4959 0919 | 1.26 | 2.2
5004.01 | [OI11]5007 2.83 | 388 |20 mseo7 = 20.13
5750.59 | [NII]s755 0.076 | 0.10 | 8.8
5871.67 | Helsgrg 0.097 | 0.13 7.8
6296.67 | [OI]s300 0.704 | 0.97 | 2.6
6359.71 | [OI]6363 0.223 | 0.31 | 4.2
6543.95 | [N1I]g548 1.07 | 147 | 24 deblended (Dreiergruppe)
6558.77 | H, 261 | 3.58 2.4 deblended (Dreiergruppe)
6579.50 | [N1I]g584 3.27 | 449 2.3 deblended (Dreiergruppe)
6712.66 | [SII]e716 169 | 232 |23 deblended (Zweiergruppe)
6727.13 | [SII]e731 160 | 219 |23 deblended (Zweiergruppe)

Tabelle 3.22: Linienfliisse von PN 276 bei Verwendung beider Eichsterne, absolut in F,[10~14 —5-]und
relativ in F ;[ F>(Hg)] angegeben.
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Abbildung 3.23: Summenspektrum von PN 276 nach Kalibration mit SP0305+261 (oben) bzw. G191-
B2B (Mitte). Der Quotient beider Spektren zeigt den Intensitatsunterschied (unten).
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3.5.3.5 Extinktionskorrektur

Das Schwefellinienverhéltnis F([SI1]e716)/Fa([SII]6731) ist 1.02 (Eichstern SP0305) bzw. 1.06 (Eich-
stern G191). Deshalb wird wieder N, = 10%crn™3 angenommen, woraus bei 7,;; = 10* K ein Bal-
merdekrement von 2.86 folgt. Uber Gleichung 3.6 sind die logarithmischen Balmerdekremente Dy, =
0.41937 bzw. Dy, = 0.27862. Nach der Extinktionskorrektur fiel hier wie bereits bei den vorherigen Da-
ten ein systematischer Fehler im Balmerdekrement auf. Dieses liegt nach der Korrektur einige Prozent
hoher als 2.86, weswegen die Extinktionskorrekturen in Abs. 3.5.4.1 revidiert werden.

Eichstern A[A] Identifikation | F) Fy e | AF\[%] | Bemerkungen
SP0305+261 | 3858.63 | [Nelll]sse9 ? | 1.58 | 0.84 11.8 deutlicher hervortretend
(sstar07) 3960.07 | H 3970 ? 0.601 | 0.32 12.6 schwach

433497 | H,? 0.948 | 0.51 11.2

4357.55 | [OII1)4363 0.55 | 0.29 11.7

4858.25 | Hg 1.87 1 10.0

4955.95 | [OI1T]4950 229 | 122 |99

5004.01 [OIII]5007 7.03 3.76 9.8 Mmso07 = 19.14

5750.59 | [NII]5755 0.190 | 0.10 12.4

5871.74 | Helsgrg 0.224 | 0.12 | 11.4

6296.67 | [OIg300 155 |0.83 |81

6359.71 | [OIlg363 0483 | 0.26 |87

6543.94 | [NI1]g548 239 | 157 7.8 deblended (Drei Linien)

6558.75 | H,, 5.80 | 3.10 7.2 deblended (Drei Linien)

6579.51 | [NII]g584 7.13 | 381 7.7 deblended (Drei Linien)

6712.67 | [SII]e716 3.37 | 1.80 7.6 deblended (Zwei Linien)

6726.17 | [SII]er31 329 | 1.76 75 deblended (Zwei Linien)
G191-B2B 3858.65 | [Nelll]sge9 ? | 1.11 | 0.86 12.1 deutlicher hervortretend
(sstar16) 3960.12 | H, 3970 ? 0.322 | 0.25 12.9 schwach

4334.95 | H,? 0.627 | 0.49 114

4357.56 | [OI1I]4363 0.373 | 0.29 11.9

4858.25 | Hp 1.29 1 10.0

495595 | [OI11]4959 1.60 | 1.24 9.8

5004.01 | [OII1]5007 490 | 3.80 9.7 msoo7 = 19.53

5750.62 | [NII]s755 0.123 | 0.10 124

5871.75 | Helsgrg 0.155 | 0.12 111

6296.67 | [OI6300 1.07 0.83 7.6

6359.71 | [OIl6363 0.346 | 0.27 8.2

6543.98 | [NII]g548 159 | 1.23 7.1 deblended (Drei Linien)

6558.75 | H, 3.89 | 3.02 7.1 deblended (Drei Linien)

6579.51 | [NII]gs84 486 | 377 |70 deblended (Drei Linien)

6712.65 | [SII]g716 249 | 193 | 6.8 deblended (Zwei Linien)

6727.14 | [SII)e7s1 2.36 1.83 6.8 deblended (Zwei Linien)

Tabelle 3.23: Extinktionskorrigierte Linienflisse von PN 276 fur Kalibration an beiden Eichsternen,

erg

. —14 . - -
angegeben absolut in 107" =4~ sowie relativ zu Hg in F ;.
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Abbildung 3.24: Extinktionskorrigiertes Summenspektrum von PN276. Oben Kalibration mit
SP0305+261, Mitte mit G191-B2B. Unten Quotient beider Spektren: Die Intensitdten weichen zwischen
4400 A und 6600 A um etwa 50 % voneinander ab.
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Aufféllig ist die Inkonsistenz im AbsolutfluR: Der Quotientenplot aus Abb. 3.24 liegt zwischen 3900 A
und 6700 A gemittelt bei 1.47. Die Kkorrigierten Flusse in Tab. 3.23 weichen je nach Eichstern um rund
50 % voneinander ab. Fiir diese Abweichung gibt es lediglich Vermutungen:

e Die Belichtungszeit eines Standardsterns kann falsch protokolliert worden sein. Jedoch entspre-
chen die Protokollwerte den automatisch erzeugten Werten der Bild-Headerdateien.

e Eine unbemerkte, starke Schwankung der atmospharischen Transparenz (Wolkendurchzug) wéhrend
einer Eichsternaufnahme kann die Eichsternflufdaten verfélscht haben.

3.5.4 \Vergleichende Deutung der Ergebnisse

| Objekt | Datum | Instrument | Linien | Eichstern | msoor | FA(H,)/Fx\(Hg) |

PN 276 | 1997 11 06/07 | MPFS 9 Hiltner 600 19-43th8§ 2.77 + 0.35 (12.5 %)

PN 276 | 1998 09 18/19 | MPFS 13 Feige 24 19.99fg:8§ 3.90 £+ 0.12 (3.0 %)

PN 276 | 1998 12 26/27 | INTEGRAL | 16 SP0305+261 | 20.05+592 | 4.01 + 0.12 (2.9 %)
G191-B2B | 20.13+092 | 358 + 0.12 (3.4 %)

PN 29 1997 11 06/07 | MPFS 3 Hiltner 600 20.91fg:8‘; -

PN 29 1998 09 21/22 | MPFS 6 Feige 24 20.92+3-93 1 4.39 & 1.40 (31.9 %)
BD+284211 21.47fg:8"§ 4.11 4+ 1.31(31.8 %)

Tabelle 3.24: Helligkeiten und Balmerdekremente im Vergleich, msgg7 nicht extinktionskorrigiert.

3.5.4.1 Neubestimmung der Balmerdekremente und endgiltige Spektren

Jedes aufsummierte Objektspektrum wurde extinktionskorrigiert, sofern das Balmerdekrement mel3bar
war. Nach der Korrektur sollte das erneut gemessene Balmerdekrement im Rahmen der MeRfehler dem
Theoriewert Dy, entsprechen. In der Praxis wurde ein Trend zu hdheren Dekrementen sichtbar. Diese
Abweichung ist nicht mit dem statistischen Fehler erklérbar, der fiir die extinktionskorrigierten Balmer-
dekremente angenommen wurde. Ahnliches wurde von Jacoby 1999 [56] beobachtet, welcher Abwei-
chungen von bis zu 4 Prozent mit Hinweis auf den gleichgroRen Rauschfehler nicht korrigiert.

5%

| Ddereddened | AbW[%] |

Objekt | Datum | Detektor

| -Dflua:

Hpetq
PN 276 | 1997 11 06/07 | MPFS 277+035 | 125% | 279+0.35 | -1.1
PN 276 | 1998 09 18/19 | MPFS 390+0.12 | 3.0% 3.07+£009 | +7.3
PN 276 | 1997 11 06/07 | INTEGRAL(SP0305) | 4.01+0.12 | 29% 3.10+0.09 | +84
PN 276 | 1997 11 06/07 | INTEGRAL(G191) 358+0.12 | 34% 3.02+0.10 | +5.6
PN 276 | 1998 09 21/22 | MPFS(Feige24) 439+140 | 319% | 3.124+0.99 | +9.1
PN 276 | 1998 09 21/22 | MPFS(BD+28) 411+131 | 319% | 3.17+0.96 | +10.8

Tabelle 3.25: Abweichungen der extinktionskorrigierten Balmerdekremente vom Theoriewert (MPFS-
Messungen von 1997 Dy, = 2.74, sonst D;,=2.86.)
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Die Annahme von Dy, = 2.74 fir die MPFS-Daten von 1997 ist nicht mit den anderen Datensadtzen
konsistent. Die systematische Abweichung kann an der geringeren Qualitat der Rohdaten oder an kom-
plett anderen atmosphérischen Bedingungen zum Aufnahmezeitpunkt liegen. Bei allen anderen Spektren
zeigt ein systematisch zu hohes Balmerdekrement eine zu schwache Extinktionskorrektur an. Diese wur-
de durch Bildung des logarithmischen Balmerdekrements erhalten, woraus sich nach Gl. 3.7 die Rotung
A(V) ergibt. Die Gleichung beruht auf einem empirischen Zusammenhang, welcher aus einer Stichprobe
von acht galaktischen PNs erhalten wurde (Kaler, Lutz 1985 [59]). Gleichung 3.7 ist eine Interpolation
zwischen diesen Datenpunkten. Das entrotete Balmerdekrement entspricht nicht exakt dem Theorie-
wert. Um eine Auswirkung auf diagnostische Linienverhéltnisse (Meatheringham 1991, [75]) zu vermei-
den, wurde die Extinktionskorrektur der Spektren mit einem modifizierten D ;, wiederholt. Hierzu wurde
zundchst durch Intervallschachtelung das neue logarithmische Balmerdekrement aus den aufsummierten
Objektspektren gewonnen. War durch Variation ein D, gefunden, mit dem sich ein extinktionskorrigier-
tes Balmerdekrement von 2.86 ergab, wurde dieser Wert flr die Extinktionskorrektur aller Einzelspektren
verwendet. Nach erneuter Addition der Objektaperturen wurden die Linien neu vermessen. Die erneute
Extinktionskorrektur fiihrte zu den Werten der Tabelle 3.26.

‘ ObJEKt ‘ Datum g_g DL,alt ‘ Z_Z(DL,alt) ‘ DL,neu ‘ g_Z(DL,neu) ‘

PN 276 | 1998 09 18 | 3.90 0.38485 3.07 0.45 2.83
PN 276 | 1998 12 26 | 4.01/3.58 | 0.41937/0.27862 | 3.10/3.02 0.52/0.35 | 2.91/2.86
PN 29 | 199809 21 | 4.39/4.11 | 0.44993/0.53171 | 3.12/3.17 0.65/0.6 | 3.06/3.13

Tabelle 3.26: Neue Extinktionskorrektur nach Vergleich des ersten Durchlaufs mit Theoriewerten.

Hierbei beziehen sich die beiden Angaben bei PN 276 (1998 12 26) auf die Verwendung der Eichsterne
SP0305+261 / G191-B2B und bei PN 29 auf die Eichsterne Feige24 / BD+284211. Trotz Revision der
Extinktionskorrektur wurden bei der Neuvermessung der Linien insbesondere bei PN29 von 2.86 bis
zu 9 % abweichende Balmerdekremente gefunden. Dies ist ein Hinweis auf die Unsicherheit bei der
Messung des schwachen Flusses der Hg-Linie. In den PN 276 - Spektren fiihrte die Angleichung des
neugewonnenen Balmerdekrements an den theoretischen Wert von 2.86 zu leicht geédnderten FluRwerten.
Die endgdiltigen Flisse fiir die verschiedenen Datensétze zeigen die Tabellen 3.27 bis 3.31. Hierbei sind
die Fliusse absolut als F,\[10*14%9—s] und relativ zu Hg als F) ,¢[Fx(Hpg)] aufgefihrt.



3.5. ANALYSE DER EINZELLNEN BEOBACHTUNGEN 69

e PN276, MPFS 1998 09 18/19:

NOAO/][RAF V2_.11.3EXPORT jsc@dussO Fri 19:00:09 02—Mar—2001
[exp_drednew.md]: PN276 1200. ap:117 beam:117

8.00E—-15 [— —

6.00E—15 [— —

4.00E—15 — —

2.00E—-15 [— —

| | | |
4500 5000 5500 6000 6500 7000

Wavelength (angstroms)

Abbildung 3.25: Spektrum von PN276 nach modifizierter Extinktionskorrektur.

A [A] Identifikation | F) Fyrer | AF\[%] | Bemerkungen

4339.60 | H,? 0.996 | 0.45 11.3

4858.89 | Hpg 219 |1 10.0

4956.08 | [OI1I]4959 245 | 112 |98

5003.81 [OIII]50()7 7.80 3.56 9.7 ms5007 — 19.03

5750.75 | [NI1]57s5 0.188 | 0.09 | 105

5871.90 | Helsgrg 0.232 | 0.11 10.0

6296.83 | [O1]s300 160 | 073 | 7.9

6359.54 | [OI]p363 0.568 | 0.26 | 8.3

6543.98 | [NII]ss48 245 | 112 |76 deblended (Dreiergruppe)
6558.77 | H, 6.20 | 283 |75 deblended (Dreiergruppe)
6579.38 | [NII]gs584 769 | 351 |75 deblended (Dreiergruppe)
6712.08 | [SIIl716 363 | 166 |74 deblended (Zweiergruppe)
6726.57 | [SII]g731 369 |168 |74 deblended (Zweiergruppe)

Tabelle 3.27: Extinktionskorrigierte Flusse fur PN 276, MPFS-Messungen vom 18.09.1998.
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e PN276, INTEGRAL 1998 12 26/27, Eichstern SP0305+261:

NOAO/][RAF V2_.11.3EXPORT jsc@dussO Fri 19:55:11 02—Mar—2001
[exp_dredO07new.md]: PN276 1800. ap:35 beam:35

1.00E—14 [— —

7.50E—15 [— —

5.00E—-15 [— —

2.50E—-15 [— —

o — —

—R.50E—-15 — —

| | | | | |
4000 4500 5000 5500 6000 6500
Wavelength (angstroms)

Abbildung 3.26: PN276 nach modifizierter Extinktionskorrektur, Standardstern SP0305+261.

A [A] Identifikation | F) Fyret | AFy[%] | Bemerkungen

3858.65 | [Nelll]sggg ? | 210 | 0.91 11.8

3959.87 | H. ? 0.988 | 0.43 | 12.6

433496 | Hy? 121 | 0.52 11.2

4357.54 | [OI11)4363 0.704 | 0.30 | 11.7

4858.25 | Hp 231 |1 10.0

4955.94 | [OI11]4959 281 | 122 |99

5004.01 | [OII1)5007 861 | 373 |98 msoo7 = 18.92

5750.58 | [NII]5755 0229 | 0.10 | 124

5871.64 | Helsgrg 0.264 | 0.11 114

6296.67 | [O1]s300 1.81 | 0.78 | 8.1

6359.69 | [OT]e363 0.558 | 0.24 | 8.7

6543.94 | [NII]ss48 277 |120 |78 deblended (Dreiergruppe)
6558.76 | H, 6.72 | 291 |72 deblended (Dreiergruppe)
6579.49 | [NII]es84 825 | 357 |77 deblended (Dreiergruppe)
6712.67 | [SII)s716 388 | 170 |76 deblended (Zweiergruppe)
6726.16 | [SIT]g731 379 | 164 |75 deblended (Zweiergruppe)

Tabelle 3.28: Extinktionskorrigierte Flusse fiur PN 276, INTEGRAL-Messungen vom 26.12.1998.
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e PN276, INTEGRAL 1998 12 26/27, Eichstern G191-B2B:

NOAO/][RAF V2_11.3EXPORT jsc@dussO Fri 19:57:39 02—Mar—2001
[exp_dredl6new .md]: PN276 1800. ap:35 beam:35

6.00E—-15 — p—
4 .00E—15 [— p—
2.00E—15 [— p—
L H_
I I I I I I

4000 4500 5000 5500 6000 6500

Wavelength (angstroms)

Abbildung 3.27: PN276 nach modifizierter Extinktionskorrektur, Standardstern G191-B2B.

A [A] Identifikation | F Fyrei | AF)\[%] | Bemerkungen

3858.74 | [Nelll]sgee ? | 1.30 | 0.86 | 12.1

3960.07 | H.? 0.411 | 0.27 | 129

433498 | Hy? 0.748 | 050 | 114

4357.49 | [OI11)4363 0.495 | 0.33 | 11.9

4858.26 | Hp 151 |1 10.0

4955.95 | [OI11)4959 185 |1.23 |98

5004.01 | [OII1)5007 565 | 374 |97 msoo7 = 19.38

5750.52 | [N 115755 0.142 | 0.09 | 12.4

5871.74 | Helsgrg 0.175 | 0.12 | 111

6296.68 | [O1]s300 120 | 079 |76

6359.71 | [OIe363 0.383 | 0.25 |82

6543.98 | [NII]ss48 177 | 117 |71 deblended (Dreiergruppe)
6558.76 | H, 432 | 286 |71 deblended (Dreiergruppe)
6579.50 | [NII]es84 540 | 358 |70 deblended (Dreiergruppe)
6712.66 | [SII]6716 275 182 |68 deblended (Zweiergruppe)
6727.12 | [S1I]g731 260 | 172 |68 deblended (Zweiergruppe)

Tabelle 3.29: Extinktionskorrigierte Flusse fir PN 276, INTEGRAL-Messungen vom 26.12.1998.
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e PN29, MPFS 1998 09 21/22, Eichstern Feige 24:

NOAO/IRAF V2.11.3EXPORT jsc@dussO Fri 19:41:58 02 -Mar—2001
[exp_dred28new.md]: PN29 1200. ap:138 beam:138

2.50E—15 [— —

2.00E—-15 [— —

1.50E—15 — —

1.00E—15 [— —

5.00E—16 [— —

—5_.00E—16 [— —
| | | | |
4500 5000 5500 6000 6500
Wavelength (angstroms)

Abbildung 3.28: Spektrum von PN29 nach modifizierter Extinktionskorrektur, Eichstern Feige24.

A[A] Identifikation | F\ Fyrer | AF5\[%] | Bemerkungen
4335.37 | Hy ? 0.306 | 1.35 | 110.0
4854.93 | Hg 0.226 | 1 94.5

4951.05 | [OITI)s959 | 1.37 | 6.06 | 87.6

4999.12 | [OII1]5007 437 | 19.34 | 86.5 mso07 = 19.66
6553.67 | H, 0.691 | 3.06 | 55.8
6576.00 | [NII]6ss4 0.224 | 099 | 59.6

Tabelle 3.30: Extinktionskorrigierte Flusse fur PN 276, MPFS-Messungen vom 21.09.1998.
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e PN29, MPFS 1998 09 21/22, Eichstern BD +28 4211:

NOAO/][RAF V2.11.3EXPORT jsc@duss0O Fri 19:38:19 02—-Mar—2001
[exp_dred24new.md]: PN29 1200. ap:138 beam:138

T T T T
5.00E—-15 [— —

4.00E—-15 — —
3.00E-15 [— —
2.00E—-15 [— —

1.00E—-15 [— —

0 — —
—1.00E—-15 |— —

| | | | |
4500 5000 5500 6000 6500

Wavelength (angstroms)

Abbildung 3.29: PN29 nach modifizierter Extinktionskorrektur, Eichstern BD +28 4211.

M A] Identifikation | F) Fyre | AF\[%] | Bemerkungen
4335.48 | H,? 0.201 | 1.68 108.5
4854.82 | Hg 012 |1 93.1

4951.05 | [OIIT)4959 | 0.72 | 6.00 | 86.2

4999.12 | [OIII)s007 | 2.33 | 19.42 | 85.0 msoor = 20.34
6553.68 | H, 0.376 | 3.13 | 54.8
6576.02 | [NII]gss4 0.123 | 1.03 | 58.7

Tabelle 3.31: Extinktionskorrigierte Flusse fir PN 276, MPFS-Messungen vom 21.09.1998.

3.5.,5 Interpretation der Spektren

Aufgrund der geringen Anzahl meRbarer Linien wurde eine Nebelanalyse im Rahmen einer numerischen
Simulation (z.B. im Rahmen des Fotoionisationscodes CLOUDY) nicht vorgenommen. Stattdessen wur-
den diagnostische Linienverhdltnisse zur Interpretation herangezogen. Aus den vorliegenden Spektren
konnten Aussagen uber folgende GréRen gewonnen werden:

e Helligkeit mzqg7: Berechnung aus dem FluB Fy lber msoor = —2.5logF)\ — 13.74 (Ciardullo
1989 [23]). Literaturangaben der Magnituden in [23] beziehen sich auf nicht extinktionskorrigierte
Spektren. Der Fehler ergibt sich aus den Minima und Maxima der Flisse, eingesetzt in obige
Gleichung.

e Ausdehnung: Mit den IRAF-Routinen unter imexaminewurde in den monochromatischen MPFS-
Bildern eine PSF-Analyse durchgefiihrt 2. Konturplots der MPFS-Bilder zeigt Abb. 3.30. Bei den

2)RAF erlaubt keine Bildauswertung fiir die Bildelementanordnung der INTEGRAL-Daten.
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MPFS-Bildern von 1997 ist trotz einiger durch tote Pixel bedingte Artefakte der scheinbare Durch-
messer von PN 276 eindeutig gréRer als der von PN 29 oder dem Eichstern. In der Nacht vom 18.
09. 1998 ist der Vergleich aufgrund des instrumentellen Fehlers bei Belichtung des Eichsterns zu
undeutlich, wéhrend sich PN 29 drei Nédchte spéter als Punktquelle darstellt. Numerisch unterlegt
wurden diese Befunde mit zweidimensionalen Gauf¥fits (Tabelle 3.32), wobei die Pixelwerte auf
Bogensekunden umgerechnet wurden. Die Halbwertsbreite von PN 276 ist etwa 2 ”. Bei einer Ent-
fernung von 725 kpc ergibt sich dadurch ein linearer Durchmesser von etwa 10 Parsek. DaR es sich
um ein Vordergrundobjekt handelt, kann durch das beobachtete Balmerdekrement ausgeschlossen
werden.

| Nacht | Objekt | FWHM [] | Kommentare

1997 11 06/07 | PN 276 2.0

PN 29 0.8

Hiltner 600 0.5
1998 09 18/19 | PN 276 1.8

Feige 24 2.0 Fehler bei Belichtung
1998 09 21/22 | PN 29 0.75

Feige 24 1.30

BD +28 4211 | 0.9

Tabelle 3.32: Profilbreiten der monochromatischen Bilder der Objekte und Standardsterne.

Elektronendichte: Aus dem Schwefellinienverhdltnis [SH]e716 / [SI1]6731 erhaltener Wert, (Ab-
schnitt 3.3.8). Der Wert aus dem Linienverhdltnis wurde im Diagramm 3.1 abgelesen. Fiir PN
werden Elektronendichten um N, = 10%cm =3 erwartet.

Elektronentemperatur: Es gibt zwei auf extragalaktische PN anwendbare (da auf helle Linien
basierende) Methoden zur Bestimmung von T, (Gurzadyan 1997, [40], S.124):

1. [Ol11]-Methode:

Fuos9 + Fso07 14 2.67-10°y/T,/Ne 33000

= 0.0753 3.27
Fy363 1+2.3-103/T./N, ¢ 327)
Naherung fiir kleine Elektronendichten (N, < 103cm™3):
33000K
T. = I (Fags9+Fs007 (3.28)
()
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Abbildung 3.30: Konturplots der Objekte und Eichsterne. Die Ausdehnung von PN 276 im Vergleich zu
PN 29 und der Aufnahmefehler bei Feige 24 (1998 09 18/19) sind erkennbar.
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2. [NII]-Methode: Analog gilt fir [NI1I]

Fes48 + Fusga 1+1.94-10°y/T, /N, 25000

= 0.01625 3.29
Fss 1.03 + 3.2 102/ T, /N, © (3.29)
mit der Naherung fiir N, < 103cm—3:
2 K
T. = I F655(180‘(|‘)F6584 (330)
n(Z )
Beide Methoden wurden mit ihrer Fehlerbestimmung in IDL implementiert.
e Anregungsklasse p: Fir geringe Anregungsklassen gilt (Gurzadyan 1997, [40]):
0.<b=p=1
Fugso + Fsoor _ | 5.<10=p =2 (3.31)
FH,B,4868 10..<15=p =3 '

15.<20=p = 4

Zur Bestimmung hoherer Anregungsklassen wird der FluR von Hell (4686) bendtigt, welcher im vorlie-
genden Datenmaterial nicht meRbar war. Die Bestimmung von p flir PN276 bestétigt, dal diese Hell-
Linie nicht sichtbar sein kann, da sie bereits fiir p = 5 verschwindet (Gurzadyan 1997, [40]). Waére sie
mefbar, wére auch die Zentralsterntemperatur zu bestimmen.

3.5.5.1 PN29

Aufgrund der wenigen mefbaren Linien und ihrer geringen, fehlerbehafteten Flusse sind die liniendia-
gnostischen Mdglichkeiten beschrankt.

\ MeRgrolie \ 1997 11 06 \ 1998 09 21 (Feige 24) \ 1998 09 21 (BD +28) \
M5007, fluskatibriert | 20-9120°07 | 20.96750 21477503
M5007,dereddened - 19661—8%; 20341—53?

%54959 — 25.44+7.9 25.44+ 8.5
Anregungsklasse — >4 >4

Tabelle 3.33: Liniendiagnostik fiir PN 29. Daten von 1998 nach Eichsternen aufgeschlisselt.

Diese Angaben zusammen mit dem Erscheinungsbild einer Punktquelle passen zu einem planetarischer
Nebel mittlerer Anregung. Selbst bei den lang belichteten Daten von 1998 sind die Linienfliisse so ge-
ring und verrauscht, daf sich einerseits tber das FluBverhaltnis der [OllI]-Linien bei 4959 A und 5007
A zur Hg-Linie eine Anregungsklasse von minimal vier ergibt, andererseits die Hell (4868) - Linie
nicht meflbar ist. Deshalb ist eine genaue Bestimmung der Anregungsklasse nicht mdglich. Der Litera-
turwert mso07 = 21.01 aus Ciardullo 1989 [23] wird durch die MPFS-Beobachtungen beider Jahre bei
Eichung mit Feige 24 marginal verfehlt, wahrend bei Verwendung des Eichsterns BD+284211 das MeR-
ergebnis systematisch um fast eine halbe Magnitude abweicht. Der Grund fir diese Abweichung kann
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bei Ausschluf? wetterbedingter Instabilitdten nur instrumentell sein. Die von Jacoby 1999 [56] vermutete
Variabilitdt des Nebels konnte nicht bestétigt werden. Auch das Linienverhéltnis —237—6 konnte hier nicht
gemessen werden, so dal3 ein Vergleich mit den kontroversen Daten von Jacoby (Merhéltnis 1.76 und
damit eine physikalisch sinnlose Dichte) nicht moglich ist.

3.5.5.2 PN276

Im Vergleich zu PN29 sind hier wesentlich mehr und intensivere Linien vermessen worden, was eine
weitergehende Liniendiagnostik ermdglicht. Hauptmotivation ist hierbei die Fragestellung, welcher Ob-
jektklasse der in M31-Entfernung ausgedehnt erscheinende Nebel angehort.

[ MeBgroRe [ 19971106 [ 19980918 [ 1998 12 26 (SP0305) [ 1998 12 26 (G191) |
M5007, fluBkalibriert 19.4370:07 19.99%0:05 20.05%010 20.13%00:
M5007,dereddened 19411_83(1) 19031_8%(1) 18921_812 19381_8%%
%‘fww — 4.68+0.13 4.94+0.11 4.97+0.15
Anregungsklasse — <2 <2 <2
N,[ecm™3] (4.5758) <102 [ (6+£1.0)-10% | (5+1.0) - 10 (4.5 +1.0) - 102
T.[K] ([Oll1]-Methode) | — — 53300 + 6300 60000 & 11200
T.[K] (NI1]-Methode) | — 14700 £+ 2900 | 15800 =+ 3400 15300 + 5800

Tabelle 3.34: Liniendiagnostisch verwertbare Ergebnisse von PN 276, fiir INTEGRAL nach Eichsternen
aufgeschlisselt.

Es féllt eine systematische Abweichung der gemessenen Magnituden im Vergleich zur Ciardullo 1989
([23]) auf: Anstelle von 20.™48 liegen die Werte hier zwischen 19.743 und 20.”13. Quellen dieser
Abweichung kdnnen sein:

Instabilitdten im Spektrografen: Durchbiegungen im Spektrografen zwischen Eichstern- und Objekt-
aufnahme konnen die Extraktion von weniger Standardsternflu zur Folge haben, als tatsdchlich
vorhanden ist. Hierdurch wird der ObjektfluR nach oben verfélscht.

Ausdehnung des Objekts: Ciardullo bestimmte die Helligkeit aus CCD-Aufnahmen uber Aperturfo-
tometrie in einem 1.”72 groRen Radius, der Hintergrund wurde aus einem Ring in 10” Abstand um
den Stern herum abgezogen. Bei ausgedehnten Objekten kdnnen hierbei Fehler entstehen, sofern
die Fllgel des durch Seeing verbreiterten Bildes einen Durchmesser von 3.”5 (berschreiten.

Variabilitit des Objekte: Uber den Zeitraum der Beobachtungen ist ein Abfall der Helligkeit erkenn-
bar, welcher nicht mit der Jacoby-Beobachtung von 1989 vereinbar ist (Abb. 3.31). Ob hier ein
Trend besteht, miissen Folgebeobachtungen kldren . Der Datenpunkt von 1997 ist aufgrund der
geringeren Qualitdt des Datenmaterials unsicher und die auf vier MeRergebnisse basierende Stati-
stik wenig aussagekraftig.
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Abbildung 3.31: Nicht extinktionskorrigierte Helligkeiten beider Objekte tiber die Zeit. Bei PN276 wurde
ein Gerade angefittet.

Bei PN276 handelt es sich nach Auswertung des Verhaltnisses [011”500}}“[0”“4959 um ein Objekt der

Anregungsklasse 1 bis 2. Der Nebel hat nach Messungen der Schwefelllnlen eine Elektronendichte um
2.5 - 10%2em 3, wodurch die 7T,-Bestimmung nach Gurzadyan 1997 [40] moglicht ist. In Tabelle 3.34 ist
eine gute Konsistenz der [N11]-Methode zwischen beiden Instrumenten sichtbar, T, betrdgt demnach um
15000 K. Allerdings ergibt die auf die INTEGRAL-Daten anwendbare [Oll1]-Methode drei- bis vierfach
héhere Werte. Mdgliche Ursachen sind:

e Das flatkorrigierte Objektframe zeigt eine schwache Skylinie bei A = 4363 A. Bei der Hinter-
grundsubtraktion konnen durch dieses Signal groRere Fehler entstehen als durch das reine Pois-
sonrauschen erwartet.

e Nach Osterbrock 1989 ([79]) ist eine schwache [OI11]4363 - Linie ein Indiz fur Supernovauberre-
ste, in denen die Anregung durch Schockwellen dominiert.

e Ebenfalls erwahnt Osterbrock [79], dal’ eine T.-Abangigkeit von der Bestimmungsmethode auf
unterschiedliche Emissionsgebiete innerhalb des Objekts hinweist. Da die Anregungsenergie von
[Ol11] groRer ist als die von [N11], werden [Ol11]-Linien dichter am anregenden Stern erzeugt (Stra-
tifikation). Es wurde versucht, eine Stratifikation nachzuweisen. Hierbei wurde ein aufsummiertes
Spektrum der inneren mit dem Spektrum der &uleren Bildelemente verglichen. Im Rahmen der
Genauigkeit (Signalschwéche der duleren Bildelemente) wuerde keine lonisationsstruktur gefun-
den.

Objektklassenzugehdrigkeit von PN 276  In Osterbrock 1989 ([79]) werden spektrale Signaturen ver-
schiedener Gasnebelarten diskutiert. Die PN276-Spektren ordnen sich wie folgt ein:

Planetarischer Nebel: Hierflir sprechen die Linienfliisse in [OI11] und den Balmerlinien. Die Stérke
der [NII]-Linien ist untypisch, auch die Schwefellinien sind bei PN276 starker. T, liegt bei PN
im Bereich zwischen 8000 und ca. 14000 Kelvin - nach der [NII]-Methode liegt PN276 damit
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knapp Uber der Obergrenze. Die Elektronentemperatur bei Verwendung der [Oll11]-Methode ist
viel zu hoch. Die Elektronendichte ist mit N, = 5 - 102cm~2 wesentlich geringer als bei PN
(dort typischerweise 10*cm=3). Die Ausdehnung schlieRt ein kompaktes Objekt wie einen PN in
M31-Distanz aus.

Vordergrundobjekt: PN 276 konnte ein galaktischer PN sein, der sich zuféllig auf dem Sehstrahl
befindet. Dies wirde die Ausdehnung erkldaren und wére auch ein Hinweis darauf, warum PN
276 zu den hellsten Objekten des Samples zdhlt. Allerdings betrégt das logarithmische Balmer-
dekrement von PN276 je nach Messung 0.35 bis 0.52 entsprechend einem Ay von 0.68 bis 1.00.
Demgegeniiber steht der in Abschnitt 3.3.8 beschriebene Wert von 0.2406 + 0.0818 fir die rein
galaktische Absorption. Also muf ein wesentlicher Beitrag der Extinktion in M31 erfolgen. Au-
Rerdem sprechen die bereits oben genannten spektralen Erscheinungsbilder der PN gegen diese
Hypothese.

HI1-Region: HII-Regionen haben typische Elektronendichten von N, = 1023 - 103cm =3, was mit
dem ermittelten Wert um 5 - 102 iibereinstimmt. Die erwartete Elektronentemperatur ist mit 7000
- 13000 Kelvin viel geringer als bei PN276 gemessen. Auch die im Vergleich zu Hp., Starken
Schwefellinien sind untypisch fiir HIl-Regionen.

Nova-Shell: Dies sind lichtschwache Hofe direkt um eruptive Sterne, was sich bei der Helligkeit von
PN 276 bereits ausschliet. Die Intensitét von [N I1]g5s4 ist bei Nova-Shells geringer als die von
H,, die Nebuliumlinien [OIII]4959 und [OIII]5007 fehlen vollig, da die Anregungsenergie zu
gering ist. PN 276 ist definitiv keine Nova-Shell.

Supernovaiberrest (SNR): PN 276 ist hdchstwahrscheinlich ein SNR:

e N, liegt im passenden Bereich: Z.B. 300 cm =3 in NGC 6992 (Cirrusnebel), bei kompakten
Objekten wie NGC 1952 (Crabnebel) auch auf 103 ¢ 3 ansteigend.

e T, betrdgt nach der [NII1]-Methode ca. 15000 K, nach der [Oll1]-Methode dagegen 50000 bis
60000 K. Diese Abweichung ist signifikant flir SNRs, die durch Schockwellen ionisiert wer-
den. So betragen die Werte fir NGC 6992 10000 K bzw. 30000 K. Fiir die Schockanregung
wird eine starke Energiequelle bendtigt, wie sie eine Supernova darstellt.

e Die z.B. in HIll-Regionen fehlenden [Ol]- und [SII]-Linien entstehen durch StoRionisation
und treten durch Schockanregung im SNR deutlich hervor.

Abb. 3.32 zeigt die schematisierten Linienfllsse relativ zu H g fir PN 276 im Vergleich zu NGC
1952 und NGC 6992. Das MPFS-Spektrum von PN276 zeigt dabei aus Effizienzgriinden weniger
Linien am kurzwelligen Ende. Die Linienverhaltnisse von PN 276 dhneln denen im heliumarmen
Gebiet des Krebsnebels.
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Abbildung 3.32: Linienflusse relativ zu H g fiir PN276 (obere Reihe, links MPFS, Mitte und rechts INTE-
GRAL mit verschiedenen Eichsternen). Vergleich zum Crabnebel NGC 1951 (unten, links heliumreiche,
Mitte heliumarme Region) sowie zum Cirrusnebel NGC 6992 (unten rechts).

Positionsvergleich mit Rontgenquellen:  Durch Synchrotonstrahlung entsteht im Spektrum eines SNRs
ein im Rontgenlicht beobachtbares Kontinuum. Dadurch sind SNRs mit Rontgenteleskopen detektierbar.
Wiéhrend der ROSAT-Mission wurde M31 nach Rontgenquellen durchsucht (Supper et al, 1997 [105]).
Mit dem PSPC-Detektor wurden 396 Quellen gefunden, deren Position mit einer Genauigkeit von 5” be-
stimmt wurde. Durch grobe spektrale Informationen konnten die Objekte klassifiziert werden. Die Liste
der Objekte wurde mit der Liste der in der PN-Durchmusterung von Ciardullo 1989 [23] gefundenen
Objekte verglichen. Der astrometrische Positionsfehler der PN-Durchmusterung betrégt 17, so daR der
Gesamtpositionsfehler beim Vergleich beider Listen mit 6” angenommen wurde. Tab. 3.35 zeigt die im
Rahmen des Positionsfehlers aufeinanderfallenden Objekte, unter ihnen PN 276.

PN-ID | ROSAT-ID | Distanz ["] | mso07 (Ciardullo 1989,[23]) | Quellenart (Supper 1997,[105])
182 163 3.81 21.73 keine Angaben

44 176 3.02 21.99 Bulge-Quelle

433 181 4.73 22.53 Bulge-Quelle

6 193 4.84 2241 Bulge-Quelle

492 222 2.77 22.99 Kugelsternhaufen

276 249 2.97 20.48 SNR

527 263 5.33 22.93 Vordergrundstern

557 279 3.04 21.27 keine Angaben

Tabelle 3.35: Positionsubereinstimmungen der Liste von Ciardullo [23] mit Rontgenquellen aus dem
Rosat-Survey (Supper 1997 [105]) innerhalb eines Fehlerkreises mit 6 ” Radius.
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Damit handelt es sich bei PN 276 mit groRer Wahrscheinlichkeit um einen Supernovaiberrest. Offenbar
existieren trotz sorgféltiger Auslese der Bilddaten bei Ciardullo 1997 [23] Fehlidentifikationen. Insbe-
sondere am hellen Ende der Leuchtkraftfunktion (PNLF) sind diese bedeutend, weil sie eine Entfer-
nungsbestimmung entscheidend verfalschen kénnen. In der Leuchtkraftfunktion, die von Ciardullo auf-
gestellt wurde, kommt PN 276 wegen seiner Ndhe zur Scheibe nicht vor. Dennoch wirft der Befund die
Frage auf, ob unter den ausgewahlten PNs weitere Fremdobjekte sind. Die Integral-Field-Methode ist
wegen der derzeitigen Gesichtsfelder zu aufwendig. Engbandige CCD-Aufnahmen mit einer hdheren
Auflosung als bei Ciardullo [23] verwendet kdnnen ausgedehnte Objekte erkennen, die durch spektro-
skopische Nachbeobachtungen kontrolliert werden konnen. Diese Uberlegungen fiihrten im November
1998 zu einer kleinen M31-Durchmusterung am 2.2m Teleskop des Calar-Alto-Observatoriums 3. Der
Fokalreduktor CAFOS ermdglicht eine Ortsauflésung von 0”.5. Obwohl die Daten nicht endgultig aus-
gewertet sind, 148t ein erster Uberblick den SchluB zu, daR die allermeisten Objekte aus Ciardullo 1989
[23] tatséchlich Punktquellen sind. Es wurde bisher auBer dem klar als ausgedehnt erkennbaren PN2 276
(vgl. Abb. 3.33) kein anderes &hnlich ausgedehntes Objekt identifiziert.

Abbildung 3.33: Ausschnitt aus CAFOS-Bild mit PN 276. Linke Negativabbildung, rechts Verstarkung
der Objektrénder. Die Ausdehnung ist beim Vergleich mit schwachen Feldsternen erkennbar. Das Bild
wurde mit einem [Oll1]5007-Filter aufgenommen. Der helle Feldstern neben PN276 wirkt ausgedehnt, da
die Fligel seiner Punktbildfunktion mit abgebildet werden.

3Betrieben durch das Max-Planck-Institut fir Astronomie, Heidelberg



82 KAPITEL 4. INSTRUMENTELLE DISKUSSION

Kapitel 4

| nstrumentelle Diskussion

In drei Beobachtungsperioden wurde mit teils mehrstiindigen Integrationen spektrale Informationen tiber
einzelne PNs in M31 erhalten. Gemessen am Aufwand erscheint die Anzahl gewonnener Informationen
gering. Wahrend bei PN276 eine Objektklassifikation vorgenommen werden konnte, ist bei PN29 ledig-
lich eine niedrige Anregungsklasse auszuschlieRen gewesen. Die statistischen Fehler in den Linienfllissen
von PN29 sind bis auf wenige, helle Linien in der gleichen GrolRenordnung wie die Linienflisse selbst.
Da mit der geringen Anzahl gemessener Linienfliisse kaum eine eindeutige Fotoionisationsrechnung
(z.B.mit CLOUDY) durchfiihrbar ist, kann z.B. die Frage nach Elementh&ufigkeiten nicht beantwortet
werden. Angesichts der deutlich sichtbaren Qualitdtsméangel des Datenmaterials ist die geringe Objekt-
helligkeit allein nicht ausschlaggebend fiir die wenig aussagekréftigen Ergebnisse. Inwieweit technische
Maéngel das Ergebnis beeinflussen und was bei der Konstruktion des neuen Integral-Field-Instrumentes
PMAS optimiert werden kann, ist Gegenstand dieses Kapitels. Bei der technischen Bewertung stehen
drei Merkmale im Vordergrund:

1. Effizienz: Die Quantenausbeute des Systems von Teleskop bis CCD ist bei den verwendeten In-
strumenten gering.

2. Detektorqualitat: Starke Faser-Faser-Variation bis hin zu Ausfallen oder auch Defekte im Spek-
trografen (Streulicht, CCD-Fehler) beeintréchtigen die Datenqualitét.

3. Stabilitat: Variationen des instrumentellen Transmissionsverhaltens infolge von Durchbiegung
oder Faserinstabilitat fiihren zu statistischen und systematischen Fehlern.

4.1 Vergleich von MPFS und INTEGRAL

Bei der vergleichenden Untersuchung der Ausbeute und Qualitat der beiden Instrumente werden je nach
Bautyp verschiedene Fehlerquellen erwartet. Ferner gibt es Unterschiede in der Qualitét der Einzelkom-
ponenten, die sich verschieden stark auf die Daten auswirken.

411 INTEGRAL

INTEGRAL ist ein ortsfester Faserspektrograf auf der Nasmythplattform des WHT. Durchbiegungen
des Spektrografen werden abgesehen von maoglichen Temperaturdrifts nicht erwartet. Problematisch ist
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dagegen das bewegte Faserbiindel wahrend der Nachfiihrung und beim Schwenks z.B. zwischen Objekt
und Standardstern:

e Mechanischer Druck &ndert die Faserverluste, so dal} die Transmission jeder einzelnen Faser in
unvorhersehbarer Weise beeinflu3t wird.

e Durch Anderung des Faseraustrittsprofils dndert sich die Ausleuchtung der Spektrografenoptik
und damit die Punktbildfunktion. Dies erschwert die Extraktion der Spektren. Durch die Zen-
tralabschattung wird die Gesamthelligkeit eines Objektes moduliert, da unterschiedliche relative
Anteile des Flusses abgeschattet werden.

e Um den Faseraustritt an den /8.2-Kollimator anzupassen, besteht der Faserspalt aus einem Mi-
krolinsenraster, welches eine Zwischenabbildung der Pupille erzeugt. Durch statistische Positio-
nierfehler der Fasern wird eine Intensitétsvariation von Spektrum zu Spektrum erzeugt. Die Grile
der Zwischenabbildung am Pseudospalt ist abhangig von der Offungszahldegradation (Allington-
Smith, Content 1998 [2] sowie Abschnitt 4.3.1.3), die Linsen flihren ferner durch Streuung und
Absorption Verluste in das System ein.

Durch die unvollsténdige rdumliche Abdeckung der dicht gepackten Faserenden wird die Systememp-
findlichkeit um 35 % herabgesetzt (Flllfaktor 0.65 nach Arribas 1998, [5]). Es geht keine Ortsauflésung
verloren, da das Seeingscheibchen einer Punktquelle groRer ist als zwei Bildelemente. Der WYFFOS-
Spektrograf ist ein modularer Aufbau auf einer optischen Bank, die mit einer lichtdichten Abdeckung
versehen ist. Die Strahlengdnge im Innern sind nicht einzeln abgedeckt. Eine Leuchtdiode des CCD-
Controllers im Innern dieser Abdeckung, welche im Vorfeld der Beobachtungen massive Storungen ver-
ursachte, verdeutlicht die Anfalligkeit von WYFFOS gegen internes Streulicht.

412 MPFS

MPFS ist im Primérfokus aufgehdangt und folgt jeder Teleskopbewegung. Hierdurch werden mecha-
nische Durchbiegungen erwartet, die zur Bildortverschiebung auf dem Detektor fiihren. Durch die er-
kennbar ineffiziente Faserkopplung werden besonders bei den Daten von 1997 Verluste erwartet. Eine
Zeitabhédngigkeit der Fasereigenschaften schlieit das unbewegte Fasermodul dagegen aus. Da einige
Glasluftflachen (Linsenraster, Korrekturplatte des Off-Axis-Maksutovs) keine reflexmindernden Schich-
ten besitzen, wird die Effizienz reduziert und die Streulichtanfélligkeit durch Reflexe erhéht.

4.1.3 Effizienzvergleich

Die Aufnahmen der fotometrischen Standardsterne ermdglichen eine Effizienzanalyse der Instrumente
tUber den detektierten Strahlungsstrom:
F

ICCD[ADU] = P W)\

- AN Natm * Atel *NQE * Ninstr * At (4'1)

mit der den Fillfaktor einschliefenden Effizienz:

W)\KZICCD[ADU]
F)\'A)\"’]atm 'Atel “NQE At

Tinstr = (42)
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Hierbei ist F'y der Standardstern-Strahlungsstrom auferhalb der Atmosphére, A\ die Lineardispersion
(AlPier), Ay die effektive Teleskopflache (Abschattung und Reflexionsverluste eingeschlossen), ngg
die Quantenausbeute des verwendeten CCD-Systems und AT die Belichtungszeit. Die atmosphérische
Transmission 74y, errechnet sich aus der atmosphérischen Extinktion E(X) (0.18 fiir MPFS und 0.1244
fiir La Palma, A = 5000 A), und der Luftmasse A, tiber 10~%-44E Als lichtsammelnde Flache wurden in
beiden Féllen 8/9 der Hauptspiegelflaiche angenommen, um eine Zentralabschattung durch Fangspiegel
bzw. Primérfokuskabine von 1/3 des Hauptspiegeldurchmessers zu beriicksichtigen *. Ferner wurde fiir
jede Spiegelflache (eine am SAO-Primarfokus, drei am WHT-Nasmythfokus) ein Reflexionsgrad von 85
% angenommen 2. Die Quanteneffizienz 1ge wurde aus der ING® -Homepage [85] fiir den am WHT
verwendeten Chip entnommen und auf den MPFS-Chip tbertragen. Beide Chips kommen vom gleichen
Hersteller (Tektronix 1k x 1k, gedinnt) und fir MPFS liegen keine anderen Angaben vor. Der Flu}
F, ergibt sich aus den Eichtabellen der Standardsterne. Die gesamte Analyse wurde fir A = 5000 A
durchgefiihrt, was mittig im beobachteten Spektralbereich sowie in unmittelbarer N&he zu den hellen
[Ol11]-Linien liegt. Der tatséchlich beobachtete FIul F5o90 Wurde aus den registrieren ADU-Werten auf
dem CCD I¢cp Uber den Konversionsfaktor und der Energie eines Einzelphotons (W, hier Wsgg0 =
3.98 - 10~ 2erg) ermittelt. Es ergeben sich fiir die einzelnen Standardsternbeobachtungen die in Tab. 4.1
tabellierten Werte.

Instrument MPFS MPFS MPFS MPFS INTEGRAL | INTEGRAL
Datum 10971106 | 19980918 | 10980921 | 19980921 | 19981226 | 19981226
Eichstern Hiltner 600 | Feige 24 Feige 24 BD+284211 | SP0305+261 | G191-B2B
5000 10.456 12.203 12.203 10.29 8.118 11.55

Frooo eng] 2.90-10-13 | 5.34.10-1* | 5.34-10-'* | 3.38-10~!3 | 2.50-10~'2 | 1.06-10~'3
B T 0,073 0.013 0.013 0.085 0.628 0.027

Tatm 0.80 0.789 0.770 0.820 0.929 0.881

Ay 213628cm? | 213628¢cm? | 213628¢m?2 | 213628¢m? | 123151em? | 123151cm?
0B 06 0.6 0.6 0.6 0.6 06

kle JADU] | 19 1.2 1.2 1.2 1.7 1.7

At [s] 60 120 60 120 60 60

Icop [ADU] | 7362 8902 2341 51939 206971 9331

Timatr 1%] 31105 |66+09 |35105 [57108 |136+13 |146+14

Tabelle 4.1: Effizienzen von MPFS und INTEGRAL wéhrend verschiedener Beobachtungen.

Der Gesamtfehler bestimmt sich aus den Abweichungen in Iccp, Natm Und Fy (Abs. 3.4.7). Fur ngg
wurde ein Fehler von 5 % angenommen, fiir A,; bei MPFS 5 % (Reflektivitdt der Aluminisierung), bei
INTEGRAL wegen der Annahme von 1/3 Obstruktion 7 %. Die numerische Genauigkeit von « ist 0.05
ﬁ. Die Abweichungen von At, AX sowie W, wurden vernachl&ssigt.

MPEFS ist trotz Lensletankopplung (Fullfaktor 1) 2-3 mal unempfindlicher als INTEGRAL. Die Erneue-
rung des MPFS-Fasermoduls ist erkennbar: Die Effizienz von MPFS ist 1998 etwa doppelt so grof? wie
ein Jahr zuvor. Das 3.5%-Ergebnis an Feige 24 (1998 09 21) 1t zusammen mit den diskrepanten FluB-
werten des mit diesem Eichstern kalibrierten PN 29 (siehe Abb. 3.31) vermuten, daB entweder die Trans-

1Am 6 m - Spiegel ist die Abschattung 1/3, fiir das WHT wurde dieser Wert angenommen.
2Die Reflektivitat eines aluminisierten Spiegels betragt im sichtbaren Licht 88 % und nimmt mit der Zeit ab.
31saak Newton - Group, Betreiber der britischen Teleskope auf La Palma.
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missionsbedingungen bei der Aufnahme dieses Sterns verfalscht waren (z.B. Wolkendurchzug) oder die
Belichtungszeit kirzer war als in Beobachtungsmitschrift und Datenheader verzeichnet. Die Effizienz
des verbesserten MPFS liegt bei etwa 6 %, die von INTEGRAL/WYFFOS dagegen trotz des 65% -
Fullfaktors bei ca. 14 %.

4.1.4 Vergleich von Rauschen und Stabilitat

Hierbei wurden die Skyflataufnahmen betrachtet. Die Variation des Flusses von Faser zu Faser wird bei
einem idealen System theoretisch durch das Poissonrauschen dominiert. Die gemessenen Abweichun-
gen sind signifikant groer. Die Auswirkungen hieraus entstehnder Kalibrationsfehler sind gravierend,
weil hierdurch die Reichweite in Bezug auf hintergrundslimitierte Objekte einschneidend verringert wird
(Roth et al. 2000, [92]). Wahrend in die Fehlerrechnung der FIuR in jedem Pixel individuell und damit
z.B. Streulicht beriicksichtigt wird, entstehen durch Fehler der Flatkorrektur Abweichungen. Diese nicht
numerisch beriicksichtigten Fehlerquellen der flatkorrigierten Frames sind:

e Variationen des Gitterwinkels (Durchbiegungseffekte und mangelnde Reproduzierbarkeit bei Git-
terverstellung)

e Vignettierungseffekte der Spektrografenoptik — Langskalige Variation uiber das Gesichtsfeld
e Mechanische Einkoppeltoleranz der Fasern am Linsenraster
e Statistische Schwankungen des Einkoppelwinkels in die Fasern

e Systematische Anderung von Koppelwinkel- und Versatz durch Abweichung der Feldoptik von
der Telezentrie

e Schwankungen der Fasertransmission durch Unterschiede der Ein- und Austrittsflachen (Qualitét
der Politur, Sauberkeit)

e Schwankungen der Transmission durch unterschiedliche mechanische Belastung der Einzelfasern

Der letzte Effekt ist aufgrund der besonderen Lichtausbreitung in Fasern zu beachten: Bei mitgeschwenk-
ten, langen Faserblindeln (hier INTEGRAL) wird eine zeitliche Variation erwartet. Hierbei geht Licht
verloren (Verluste in der Faser oder Streulicht, das den Kollimator verfehlt) und das Profil des aus-
tretenden Lichtbiindels variiert. Folgen sind fotometrische Schwankungen sowie zeitabhdngige Form-
abweichung der Punktbildfunktion auf dem Detektor. Wie stark die genannten Effekte gegenuiber dem
Poissonrauschen dominieren, zeigt eine Analyse der Flataufnahmen beider Instrumente.

4.1.4.1 Rauschanalyse der Flatfieldaufnahmen

Das statistische Poissonrauschen wurde mit den realen Variationen zwischen den Aperturen verglichen.
Grundlage war eine Skyflataufnahme des jeweiligen Instruments. Es wurde an 10 dquidistanten Stellen
im Spektrum die prozentuale Standardabweichung tber alle Aperturen ermittelt. Der Mittelwert dieser
zehn Messungen wurde mit dem aufgrund des Poissonrauschens erwarteten Fehlers verglichen (Spalte
“Faservariation ” in Tab. 4.2). Das Poissonrauschen spielt gegeniiber den realen Variationen eine unter-
geordnete Rolle.
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Nacht Instrument | Variation (gemessen) | Variation (Poisson)
1997 11 06 | MPFS 36.81% 1.71%
1998 09 18 | MPFS 34.25% 0.07%
1998 09 21 | MPFS 28.69% 0.14%
19981226 | INTEGRAL | 17.87% 0.19%

Tabelle 4.2: Faser-Faser-Variation im Vergleich zu aus der Poissonstatistik erwarteten Werten.

Die Faservariation der Daten des verbesserten MPFS-Systems von 1998 ist nur marginal geringer als zu-
vor. Hier liegt ein Auswahleffekt vor, da die zahlreichen Totfasern des alten Systems nicht mitextrahiert
wurden und damit in die Analyse nicht eingehen. Ein deutlicher Sprung ist zu den INTEGRAL-Daten
zu verzeichnen, bei denen die Faservariaton nur noch etwa halb so groB sind verglichen mit MPFS. Die
Variationen sind bei beiden Instrumenten signifikant héher als der Poissonfehler. INTEGRAL hat bau-
artbedingt eine um 35 % geringere Empfindlichkeit. Dennoch ist MPFS trotz Lensletkopplung nur halb
so effizient wie INTEGRAL/WYFFOS. Die Faservariation verdeutlicht die Rolle der Faserkoppeleffizi-
enz bei der Betrachtung der Gesamtempfindlichkeit. Eine prazise Verarbeitung einer problemangepaliten
Faseroptik stellt einen bedeutenden Faktor fiir die Gesamtleistung eines Integral-Field-Instruments dar.

4.1.5 Technische Schlu3folgerungen

Trotz der Vorziige der Integral-Field-Methode bleiben Kritikpunkte an der Technologie, welche bei der
Konstruktion eines neuen Instruments berlicksichtigt werden sollten:

e Effizienz: Die rein optischen Effizienzen sind hier mit 3 bis 15 Prozent gering.
e Stabilitat: Die Daten sind deutlich verrauschter als durch Poissionstatistik erklérbar.

e Streulicht: Auf den reduzierten Frames sind Streulichtresiduen erkennbar, siehe Abb. 3.15 in Ab-
schnitt 3.5.2.5. Teils variiert dieses Licht abhdngig von der Quelle (Lampen- oder Skyflat).

¢ Qualitat der Spektrografenoptik: Die Abbildung der Faserenden auf dem Detektor wird durch
Defokus (mechanische Ursache) und optische Bildfehler verbreitert. Hierdurch laufen benachbarte
Spektren ineinander, vgl. Abb. 3.3, Abschnitt 3.5.1. Das Optikdesign bestimmt die Effizienz durch
die Auswahl der Materialien und der Anzahl der (besonders verlustbehafteten) Reflexionen.

e Detektorflache: Die Detektorflache ist, gemessen an der Breite der einzelnen Spektren, in beiden
Instrumenten gering. Abb. 3.3 in Kap. 3.5.1 zeigt dies am Beispiel von MPFS: Benachbarte Spek-
tren Uberlappen sich, wodurch das Tracing erschwert und die fotometrische Genauigkeit verringert
wird. Eine zuverlassige Extraktion mufte interaktiv erfolgen, die automatischen IRAF-Prozeduren
versagten wegen der Konfusion durch die Nachbarspektren. Eine gréRere Detektorflache verhin-
dert eine zu dichte Ansammlung der Spektren und entspannt die Situation.

e Software: Die Auswertung der Daten ist kompliziert und zeitaufwendig. Eine bessere Qualitét
insbesondere der Eichaufnahmen ist notwendig. Eine automatisierte, problemangepalite Auswer-
tesoftware ist notwendig, um einen Routinebetrieb von Integral-Field-Instrumenten zu gewahrlei-
sten.
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Bei der Planung des neuen Integral-Field-Instrument PMAS wurden obige Punkte beriicksichtigt. Neben
dem Projekt selbst werden im folgenden Abschnitt Labormessungen zur Faseroptik beschrieben. Ziel
dieser Messungen war, die Faseroptik so effizient wie mdglich zu gestalten. Dies hat auch Konsequenzen
fiir die Spektrografenoptik (Immersionsankopplung).
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4.2 PMAS - Das Potsdamer Multiapertur-Spektrophotometer

Abbildung 4.1: Gesamtansicht des PMAS-Instruments

PMAS wird derzeit am Astrophysikalischen Institut Potsdam (AIP) entwickelt (Roth et al 1997 [94];
Roth, Laux 1998 [93]; Roth et al 2000 [95]; Roth, Becker, Schmoll 2000 [91]). Ziel des PMAS-Projektes
ist ein Integral-Field-Instrument, dessen Effizienz und Stabilitét bisherige Instrumente Gbertrifft. Im Un-
terschied zu anderen Projekten wie z.B. VLT-VIRMOS (Prieto 1998, [84], Le Fevre et al 2000, [70])
mit 6400 Bildelementen (80 x 80) wird das PMAS-Konzept zundchst eine moderate Feldgrofie von
16 x 16 Elementen beinhalten, die erweiterungsfahig ist. Anstelle der Anzahl der Bildelemente liegt
die Prioritdt auf der spektrofotometrischen Genauigkeit. PMAS wird zunédchst am 3.5m-Teleskop des
Deutsch-Spanischen Zentrums auf dem Calar Alto (betrieben vom MPI fir Astronomie, Heidelberg)
eingesetzt werden. Durch Modifikationen der Feldoptik ist PMAS fiir jedes moderne Grof3teleskop wie
z.B. das Large Binocular Telescope (LBT) geeignet und fiir die Verwendung an Teleskopen der 8-10 m -
Klasse ausgelegt.
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Hauptmerkmale von PMAS sind:
e Pupillenabbildung auf die Fasern durch quadratisches Linsenraster mit 16 x 16 Elementen
e \erschiedene Abbildungsmalistdbe je nach Seeing und wissenschaftlicher Erfordernis
e Dioptrische Spektrografenoptik — keine zentrale Obstruktion
o Kollimatorbrennweite 450 mm, /3, Feld 10°
e Kamerabrennweite 270 mm, /1.5, Feld 12°
e Kaorrigiert im Bereich von 350 bis 900 nm
o Kompakte Mehrlinser mit Olfiigung der Einzellinsen — Wenige Glas-Luftflachen
e Beidseitige Faserkopplung durch Olimmersion (Abschnitt 4.3.1.3)
e Austauschbarkeit von Faserkomponenten zur Vermeidung toter oder ineffizienter Fasern
e Spektrografengehduse auf minimale Durchbiegungseffekte optimiert

e Detektor gediinnter CCD, 2048 x 4096 Pixel, PixelgroRe 15 ym

4.2.1 Die Feldoptik

Der Ritchey-Cretien-Fokus des 3.5m Teleskops hat eine Brennweite von 35 m (f/10). Um seeingbe-
grenzt arbeiten zu kdnnen, mul das am Calar Alto zu 1” Durchmesser angenommene Seeingscheibchen
auf mindestens zwei Lenslets fallen, wodurch ein Bildelement 0”.5 am Himmel entspricht. Da jedes
Linsenelement 1 x 1mm? groR ist, ist hierzu eine Brennweite von 412.5 m (f/118) erforderlich. Die
Brennweitenanpassung wird durch eine Feldoptik (Abb. 4.2) gewéhrleistet. Diese mul} wegen der Fa-
serpositionierung fiir jedes Linsenelement telezentrisch erfolgen: Die Achse des konvergierenden Strah-
lenblindels muR auf jeder Mikrolinse senkrecht stehen. Weil nur ein kleiner Feldbereich des RC-Fokus
genutzt wird, wird das zu spektroskopierende, nahe an der optischen Achse des Teleskops liegende Licht
durch die Bohrung eines im Fokus montierten Planspiegels geleitet. Die Objektumgebung wird vom
Spiegel reflektiert und durch eine separate Optik auf einen zweiten CCD-Chip (Gedinnter 1k x 1k-
Chip) abgebildet. Diese Feldaquisitionskamera ermdglicht die Aufsuche des Objekts sowie die Bestim-
mung der Punktbildfunktion eines Sterns. Da das Objektbild mit der Punktbildfunktion gefaltet wird,
kann durch Dekonvolution die Ortsauflésung erhoht werden. Nach Passage der Planspiegelbohrung wird
das Licht mit dem auswechselbaren Kollimator (FOCOLL in Abb.4.2) kollimiert, verschiedene Objekt-
punkte werden zu in verschiedenen Winkeln geneigten, parallelen Biindeln. Diese Biindel gehen alle
durch eine Einschnirung, in der ein verkleinertes Abbild der Teleskoppupille (die sog. Zwischenpupille)
entsteht. An dieser Stelle befinden sich eine Streulichtblende (PUPSTOP) und ein Verschluf3 (FOSHUT),
der wegen des kleinen Biindelquerschnitts klein sein kann. Ferner kdnnen an dieser Stelle Ordnungstren-
nungsfilter eingesetzt werden. Oberhalb der Pupillenblende 143t sich der im Bild separat eingezeichnete
Strahlengang einfahren. Eichaufhahmen mit Fremdlichtquellen (Instrumentenflats und spektrale Kali-
brationsaufnahmen) werden dort durch eine homogen abstrahlende Ulbrichtkugel ermdglicht. Nachdem
sich die geneigten Biindel auf den Linsenrasterdurchmesser aufgeweitet haben, werden sie zueinander
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kollimiert, wobei die Einzelbiindel wieder konvergieren. Im Brennpunkt des FOCAM-Objektivs entsteht
ein telezentrisches, scharfes Bild des Objekts. Wird das Linsenraster (LARR) an diesen Ort gebracht,
entsteht im Fokus jeder Mikrolinse ein Bild des durch den Sekundérspiegel abgeschatteten Hauptspie-
gels. Der Durchmesser dieser Mikropupille muf? deutlich Kleiner als der Durchmesser des Faserkerns
sein, um Abweichnungen optischer und mechanischer Art zu erlauben.

ISPHERE

CALLENS

FocoLL

PUPSTOP —|— |
FOSHUT ==

FOCAM

- LARR

Abbildung 4.2: Die PMAS-Feldoptik: Links maBstébliche Darstellung von VergrofRerungs- und Feldab-
bildungsstrahlengang (Laux 2000, [68]). Ein einfahrbarer Kalibrationsteil ist ebenfalls dargestellt. Rechts
Prinzip der telezentrischen Feldoptik.

Durch die Mikropupillenabbildung (vgl. Abb. 4.3) auf die Faser wird die fotometrische Stabilitdt erhoht.
Variationen des Feldwinkels durch Nachfiihr- und Seeingeffekte fiihren nicht zu einer Verschiebung der
Ausleuchtungszone uber die Glasfasereintrittsfliche. Da die Fasereigenschaften bei Variation der Ein-
kopplung Gber die Eintrittsflache nicht konstant bleiben (Defekte auf Koppelfldche, der Lichtausbreitung
in Fasern), wirde eine derartige Verschiebung das Signal modulieren und die zeitliche Stabilitat herab-
setzen. Die Pupillenabbildung entspricht der Fabrylinse aus lichtelektrischen Fotometern.
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Abbildung 4.3: Die Objektabbildung auf das Linsenrasters erzeugt die Pupillenabbildung auf der Faser-
eintrittsflache. D und F entsprechen Teleskopdffung und effektiver Brennweite. Durch Beugung wird der
Mikropupillendurchmesser d etwas vergroRert.

Zur Vermeidung von Lichtverlusten muf das Mikropupillenabbild kleiner als die Faserendfldche und gut
auf dieser zentriert sein. Fur die maximale Mikropupillengrolie ergibt sich die Bedingung

d, = %-l-ddiff +dior < dpip (4.3)
mit der effektiven (d.h. einschlieRlich Feldoptik) Offnungszahl des Teleskops N und der Mikrolinsen-
brennweite f. Der erste Summand folgt geometrisch aus Abb. 4.3, der zweite (dg;s) folgt aus der Beu-
gung (PMAS maximal, d.h. bei A =900 nm, rund 6 pm). Die Justiertoleranz d,,; ist das Doppelte des
Abstandes des justierten Faserkerns von der optischen Achse. Der Faserkerndurchmesser d s;; betragt bei
PMAS 100 pm.

4.2.2 Das Linsenraster

Das Linsenraster (Hersteller AuS, Saarbriicken) besteht aus Quarzglas und ist monolythisch aus einem
einzigen Quarzglasstiick herausgearbeitet. Im Unterschied zu gekreuzten Zylinderlinsen wie z.B. bei
VIRMOS (Prieto 1998, [84]) erzeugen diese Linsen theoretisch beugungsbegrenzte Abbildungen. In der
Praxis verbleibt zwischen den Linsen ein Totbereich, da die Unstetigkeit der Oberflache beim Uber-
gang von einem Linsenelement zum néchsten mit dem monolithischen Verfahren nur angendhert werden
kann. Die Folge ist ein Abbild einer Punktquelle mit vier im 90°-Winkel zueinander stehenden Strah-
len. Hierdurch entsteht ein Lichtverlust: Bei der Kantenldnge d einer Linsenkante und der Breite A des
Totbereichs ergibt sich der Verlust an optisch wirksamer Flache zu V = &%ﬁ. Fur Linsen mit 1 mm
Kantenldnge und einem 20 um breiten Grenzbereich betrdgt der Lichtverlust 4 %.

4.2.3 Spektrografenoptik

Durch die reine Linsenoptik kommt es zu keiner zentralen Abschattung durch Faserspalt, Hilfsspiegel
oder CCD-Chip. Wihrend ein Spiegel im breitbandigen Mittel etwa 10 % Licht absorbiert, erzeugt eine
Glasluftflaiche maximal 4 % Verluste. Beim verwendeten AR-Coating féllt dieser Verlust im gesamten
Spektralbereich auf unter 1 % pro Glasluftiibergang. Da die Linsen zu wenigen Gruppen gekittet bzw.
immersionsgefiigt sind, werden die Verluste weiter verringert und Streulicht vermieden. Abb. 4.4 zeigt
das optische Layout. Das optische Material hat im gesamten nutzbaren Spektralbereich eine hohe Trans-
mission.



92 KAPITEL 4. INSTRUMENTELLE DISKUSSION

Schnittbild : PMAS SP-150/450.1 & SP-180/270 — 60 mm

Abbildung 4.4: PMAS-Spektrografenoptik: Oben links Faserspalt, zur Verdeutlichung der Feldgrdfie um
90° um die optische Achse gedreht gezeichnet. VergroRert dargestellt: Ankopplung der Fasern an die
Kollimator-Meniskuslinse. Laux 1997, [67] und Roth, Laux 1998 [93].

Der theoretische Effizienz liegt bei 58 % am blauen Ende (350 nm) des nutzbarem Spektralbereichs.
Sie steigt zwischen 550 bis 900 nm auf bis zu 80 %. Durch die Brennweitendifferenzen von Kollimator
und Kameraoptik (450 und 270 mm) wird das Abbild jeder 100 pm-Faserendflache auf etwa 60 ym
verkleinert, was in der Detektorebene vier Pixeln entspricht. Der theoretische Spotdurchmesser betrégt
bei allen verwendeten Feldwinkeln und Wellenldangen maximal 30 xm. Mindestens 80 % der Intensitat
fallen dabei auf die zentralen 20 pm.

4.2.4 CCDs, Elektronik und Software

Die gesamte Steuerelektronik befindet sich in einem mitbewegten Elektronik-Rack (Abb. 4.1 links), wel-
ches zum 360 kg schweren Spektrografen ein Gegengewicht bildet. Das Auslesen der CCD-Analogsignale
mufR wegen moglicher Storeinstrahlung durch ein mdéglichst kurzes Kabel erfolgen und findet auferhalb
des Racks statt, eine Kontrollbox befindet sich unmittelbar am CCD-Dewar. Es wird ein hoher Automa-
tisierungsgrad angestrebt, so dal manuelles Eingreifen am Gerét wahrend der Nacht auf ein Minimum
(z.B. Stickstofftillung) reduziert wird.
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4.2.5 Datenauswertung fir PMAS

Neben der Steuersoftware bekommt die Datenauswertung eine hohe Prioritdt. Das derzeit entwickelte,
unter IDL laufende Programmpaket wertet die Daten weitgehend automatisch aus. Erwiinscht ist auch
die Moglichkeit einer groben Schnellreduktion am Teleskop, z.B. die korrekte Objektpositionierung zu
verifizieren. Erste Ansédtze u.a. zur optimalen Extraktion sowie eine kritische Analyse der MPFS- und
INTEGRAL-Daten finden sich bei Becker,Roth,Schmoll 2000, [13]. Inzwischen ersetzt das Programm
zwei Tage interaktiver Auswertung durch einen etwa eine Stunde dauernden Durchlauf bei erhohter
Genauigkeit durch optimale Extraktion.

426 Mechanik

Feldoptik, Faserkanal und Spektrografenoptik sind fiir Transport und Wartung leicht voneinander zu
trennen. Die Feldoptik befindet sich als optische Bank auf die optische Teleskopachse justierbar unter
dem Flansch. Ein Gestédnge aus Industrieprofilen bildet das Tragwerk fiir den Spektrografen und das
Elektronik-Rack. Ein geringfligig flexibler Faserkanal verbindet die Feldoptik mit dem Spektrografen-
kollimator. Wahrend Durchbiegungen zwischen den einzelnen Komponenten toleriert werden, sind die
optischen Gehduse entkoppelt und in sich auf hdchste Steifigkeit optimiert. Das Spektrografengehduse
nach dem Studium vieler verschiedener Varianten mit Hilfe der Finite-Elementen-Methode numerisch
modelliert (Dionies 1998, [31]). Die durchbiegungsbedingte Bildortverschiebung bleibt in der Theorie
bei weniger als 2 ym beim Schwenk von Horizont zu Zenit. Erste Schwenktests des aus AluminiumguR
gefertigten Gehduses am Teleskopsimulator zeigten keine davon abweichenden Resultate.

4.2.7 Faseroptik

Die Lichtleitung durch Glasfasern zur Umordnung der Bildelemente in den Pseudospalt ist ein kritischer
Abschnitt des optischen Layouts. Einerseits konnen durch Dejustage und Effekte der Glasfaserleitung
erhebliche Lichtverluste entstehen, andererseits besteht bei jeder zeitlichen Variation die Gefahr von Si-
gnalschwankungen mit der Folge ungenauer Fotometrie. Bei MPFS und INTEGRAL sind Verluste und
Fehler aufgrund von Méngeln der Faseroptik deutlich erkennbar. Im Rahmen des PMAS-Projekts wurde
ein MeRaufbau in der fotometrischen Testbank des AIP entwickelt, mit dem prazise und reproduzierbare
Fasermessungen mdglich sind. Neben den Auswirkungen konkreter technischer Lésungen wurden Ex-
perimente zur modalen Ausbreitung des Lichts in Fasern unternommen. Die Umsetzung der erhaltenen
Ergebnisse hatte Auswirkungen auf das Design der Spektrografenoptik, der Lichtdurchsatz des Gesamt-
systems wird signifikant erhoht. Der Hauptaugenmerk der Untersuchungen, die im folgenden Kapitel
beschrieben werden, gilt der sog. Offnungszahldegradation, die die Gesamteffizienz eines Faserspektro-
grafen entscheidend beeinfluf3t.

4.3 Faseruntersuchung und -optimierung fiur PMAS

4.3.1 Grundlagen der Lichtwellenleitung in Glasfasern

Die beim Ubergang eines Lichtstrahls in ein Medium geringerer Brechzahl bei Uberschreitung eines
Grenzwinkels auftretende Totalreflexion wird in der optischen Faser zur Leitung des Lichts ausgenutzt.
Licht kann flexibel an einen gewiinschten Punkt gebracht werden. Im Unterschied zu Spiegelschichten
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erfolgt die Reflexion in der Theorie verlustfrei. Auch nach mehreren tausend Reflexionen treten keine
signifikanten Intensitdtsabnahmen auf. Die Absorption des verwendeten Materials spielt eine groRere
Rolle.

Faserkern
(Core)
Cladding
Fasermantel

(Buffer)

Abbildung 4.5: Links: 2-dimensionaler Schichtwellenleiter: Das Kernmaterial wird von Flachen kleine-
rer Brechzahl begrenzt, es kommt zur Totalreflexion. Rechts zylindrische Stufenindexfaser.

Das Zickzackmodell (Karthe, Muller 1991, [61]) verdeutlicht das Prinzip der Lichtwellenleitung im
zweidimensionalen Schichtwellenleiter (Abb. 4.5). Da die verwendeten Glasfasern zylindersymmetrisch
sind und aufgrund der kleinen Dimensionen der Wellencharakter des Lichts beriicksichtigt werden muf,
erfolgt die exakte Beschreibung tber die Lésung der Maxwell’schen Gleichungen in Zylinderkoordina-
ten (Karthe,Miller 1991, [61]).

4.3.1.1 Optische Fasern

In den hier verwendeten, sog. Stufenindexfasern wird ein Faserkern (Core) von einer Ummantelung (CI-
adding) umhullt, welche ebenfalls aus optisch durchléssigem Material besteht, aber eine geringfligig
kleinere Brechzahl besitzt. Der Sinn dieser Hiille ist die Verhinderung von Strahlungsaustritt an der Au-
Renflache des Kerns, wie sie einerseits aus der Maxwelltheorie erfolgt (evaneszente Welle, als Faustre-
gel sollte deswegen das Cladding mindestens zehnmal dicker sein als die Wellenlange) und andererseits
durch Verschmutzungen oder Halterungen entstehen kann. Kern und Cladding werden durch eine optisch
unwirksame Hille umgeben, die die Faser vor Bruch schiitzt. Stufenindexfasern werden mit 3 Zahlen
spezifiziert: Coredurchmesser/Claddingdurchmesser/Bufferdurchmesser. Neben den Stufenindexfasern
gibt es Fasern, deren Brechzahl mit dem Radius stetig abnimmt. Sie finden hauptséchlich in der Kom-
munikationstechnik Verwendung, da ein scharfer Signalpuls nicht aufgeweitet wird (Modendispersion).
Aufgrund ihres ungiinstigen Offnungszahldegradationsverhaltens (Abschnitt 4.3.1.3) werden sie in der
Astronomie nicht eingesetzt.

4.3.1.2 Verwendung in der Astronomie

Erste Verwendungen von Faseroptiken in der Astronomie gehen auf die siebziger Jahre zuriick (Hill et al
1980 [64]). Nutzungsmdglichkeiten sind (Guerin, Felenbok 1988, [39]):

Ankopplung ortsfester Spektrografen: Im Unterschied zur Verwendung eines Coudefokus mit meh-
reren Reflexionen geht bei Faserkopplung weniger Licht verloren. Bei bestehenden Systemen sind
keine baulichen Veranderungen notwendig. Hochauflosende, schwere Spektrografen miissen nicht
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mit dem Teleskop mitbewegt werden. Erste Anwendung war die Ankopplung eines Radialge-
schwindigkeitsspektrografen (Serkowski et al 1979, [100]).

Multiobjektspektroskopie: Mehrere Fasern werden in der Fokalebene auf individuelle Objekte posi-
tioniert und einem gemeinsamen Spektrografen zugefiihrt. Vorteil ist die gesteigerte Effizienz des
Beobachtungsbetriebs: Statt einer einzigen oder einiger weniger (bei Vielspaltspektroskopie) Ga-
laxien eines Haufens kénnen bis zu mehrere hundert (z.B. 840 bei VIMOS, Le Fevre 1998 [69])
Objekte simultan beobachtet werden.

Image-Slicer: Durch Luftunruhe und Positionierungsfehler entstehen insbesondere bei hoher spektra-
ler Aufldsung bei der Analyse von Punktquellen Spaltverluste. Diese lassen sich durch Abbildung
des Seeingscheibchens auf ein Faserbiindel und Umordnung in einen Faserspalt verringern.

Integral-Field-Spektroskopie: Die in Abs. 1.2.1.2 dargestellte Methode ist relativ neu und dhnelt dem
Image-Slicer. Erste Instrumente wurden in den spdten achtziger Jahren eingesetzt. Der faserlose
TIGER-Spektrograf (Bacon 1995, [10]) war einer der ersten Vertreter mit Linsenraster, wahrend
DENSEPAK (Barden 1988, [11]) das Objekt direkt auf ein Faserbiindel abbildete. Wie bereits in
Abs. 1.2.1.2 beschrieben, lassen sich Linsenraster und Faserkopplung kombinieren, um die Vortei-
le beider Techniken zu vereinen.

4.3.1.3 Fasereigenschaften

Fur astronomische Zwecke geeignet sind Stufenindexfasern, die wegen der geringen Absorption aus
Quarzglas bestehen. Neben der GréBendimensionierung von Core, Cladding und Buffer entscheiden an-
dere Fasereigenschaften tber die Eignung flr konkrete Projekte. Diese sind nicht immer vom Hersteller
spezifiziert und mussen unter Umsténden im Labor gemessen werden. Zu diesen Merkmalen gehdren:

Numerische Apertur: Die numerische Apertur (NA) bezeichnet die maximale Offnung eines Licht-
kegels, der noch volistandig durch die Faser aufgenommen wird. Fiir groBere Einfallswinkel ist die Re-
flexionsbedingung nicht mehr erfiillt, das Licht tritt seitlich aus der Faser aus. Mit der Brechzahlen des
Faserkerns n.qr und des Claddings n,q4, €rgibt sich

NA :=npsinO,,qp = 1/n? (4.4)

core nglad
Hierbei ist ng die Brechzahl der Umgebung und ©,,,,, der halbe Offnungswinkel des Lichtbundels. Die
NA korrespondiert mit der maximalen Offnungszahl Niaz 9emMal Npor = ﬁ. Folglich darf ein in
die Faser eingespeistes Lichtbiindel nicht stumpfer sein, da die Faser sonst das Licht aus dem Kegel-
mantel nicht aufnimmt. Auch bei geneigter Einspeisung (z.B. Winkelfehler in der Einkopplung) ist die
numerische Apertur zu beachten. Andererseits (iberschreitet das aus der Faser austretende Lichtbiindel
diesen Wert unabhdngig von der Einkopplung nicht, sofern keine Oberflachendefekte zu auskoppelsei-
tigen Streuungen fiihren. Die im folgenden untersuchten Fasern haben NA = 0.22 entsprechend /2.3
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Modale Ausbreitung: Aufgrund der geringen Grof3e der verwendeten Lichtleiter ist wegen der Wel-
lennatur des Lichtes das einfache Zickzackmodell nicht exakt 4. Nur in diskreten Koppelwinkeln ist
eine Faserleitung moglich, ohne dai die beteiligten Wellen sich in der Faser gegenseitig ausldschen. Im
einfachen Fall des Schichtwellenleiters (Lichtleitung in einer Planfléche, die beidseitig vom Medium ge-
ringerer Brechzahl begrenzt wird) entspricht die Modenzahl der Anzahl der stehenden Wellen, die sich
senkrecht zur Ausbreitungsrichtung ausbilden und durch die Grenzschicht gebunden sind. Im Cladding
kommt es zu einer exponentiell abnehmenden, sog. evaneszenten Welle, durch die prinzipiell Energie
aus der Faser tunneln kann, wenn die Schicht zu diinn ist. Um dies zu vermeiden, muf} das Cladding
dicker als etwa 10 A sein (Lu 1998,[71]). Im zylindrischen Lichtwellenleiter entspricht die Modenzahl
der Anzahl der Nullstellen der Besselfunktion nullter Ordnung (Pedrotti 1996, [80]). Die Modenzahl N
gibt an, wie viele Moden eine Faser mit Durchmesser d maximal leiten kann (Pedrotti 1996, [80]:

N=—=V? mit V=-—NA . (4.5)

V wird auch als V-Parameter bezeichnet. Bei PMAS existieren demnach mindestens (A maximal 900
nm, d = 100um, NA = 0.22 — V = 76.8) ca. 2400 Leitungsmoden. Niedrige Moden entsprechen im
Zickzackmodell Strahlen nahe an der optischen Achse (kleine Koppel- und Reflexionswinkel), wahrend
hohere Moden steilere Winkel und im Mittel von der optischen Achse entferntere Lichtleitung bedeuten.
Ein scharfes Einkoppelbiindel (z.B. /10) regt bei zentrischer Einkopplung hauptséchlich die niedrigen
Moden an, wéhrend bei Dezentrierung im Koppelwinkel oder durch Versatz die héheren Moden do-
minieren. Hierdurch zeigen sich z.B. bei exzentrischer Einkoppeljustage im Fernfeld der Auskopplung
Ringe. In Abb. 4.6 rechts sind verschiedene Fallbeispiele gegeben (Hill 1984, [65]). Die Modenzahl von
2400 gilt nur bei kompletter Ausfillung der numerischen Apertur. Bei PMAS ist sie kleiner: Da mit etwa
f/4 ° eingekoppelt wird, entstehen ungefahr 770 Leitungsmoden fiir 900 nm Wellenldnge sowie 3900
Moden fir 400 nm. Durch Defekte oder mechanische Faserbelastung (z.B. Krimmung) werden in der
Faser hohere Moden angeregt: Das Auskoppelbiindel verbreitert sich (Offnungszahldegradation). Neben
Leitungsmoden treten Verlustmoden auf, fiir die die Totalreflexion nicht mehr gegeben ist.

“4Allerdings fiihrt eine Interferenzbetrachtung im Rahmen des Zickzackmodells fiir den Schichtwellenleiter zum gleichen
Ergebnis wie die exakte Behandlung mit der Maxwelltheorie (Karthe, Miiller 1991, [61]).
SNaherung fiir quadratische Einkopplung mit /5 bgzl. Linsenkantenlénge und f/3.5 bzgl. ihrer Diagonalen.
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Abbildung 4.6: Modenanregung durch Einstrahlung im Winkel ©. Wegen Offnungszahldegradation ent-
steht im Fernfeld des Austritts eine Ringzone der Breite A® (Ramsey 1988, [86]). Rechts Auswirkungen
verschiedener Einkopplungen auf das Fernfeld am Austritt (Hill 1984, [65]).

Modenrauschen: Durch zeitliche Variation der Einkopplung, d.h. Winkelverstellung oder Transla-
tion, werden zeitabhéngig verschiedene Moden angeregt. Da sich hierdurch das Intensitatsprofil des
Auskoppelprofils &ndert, besteht die Gefahr von fotometrischer Variationen durch verschiedene Wege
innerhalb der Kollimator- und Spektrografenoptik. Besonders stark kann dieser Effekt bei zentralen Ab-
schattungen zutagetreten: Wird eine achsnahe Verteilung zugunsten héherer Moden verdndert (wie es
bei bewegten Fasern aufgrund der Teleskopbewegung passiert), so gelangt mehr Licht an der Abschat-
tung vorbei in den Detektor. Entsteht diese Variation bei einem Schwenk vom Standardstern zum Ob-
jekt, erfolgt ein fotometrischer Eichfehler. Auch durch Seeing bedingte Einkoppelschwankungen fiihren
zu instabilen Ausleuchtungsverhéltnissen mit Auswirkungen auf prézise Radialgeschwindigkeitsbestim-
mung im m/s-Bereich (Ramsey 1988, [86]. Bei langsamsten Teleskopbewegungen wurden solche Effekte
an hochauflésenden Echellespektrografen wie z.B. FOCES beobachtet (Pfeiffer 1997, [81]), der Effekt
verschwand nach Abschalten der Nachfiihrung. Obwohl bei PMAS aufgrund der geringen spektralen
Auflésung in Verbindung mit grofRen Faserkernen (und damit hoher Modenzahl) unwahrscheinlich, wur-
de das Modenrauschen im Labor untersucht.

Verluste: Die Verluste teilen sich in Koppelverluste und intrinsische Verluste auf. Koppelverluste sind
durch eine geeignete Oberflachenbehandlung, prazise Zentrierung und Sauberkeit (keine Verschmutzun-
gen auf Faserenden) beeinfluBbar. Intrinsische Verluste sind herstellungsbedingt und materialabhangig.
Sie entstehen durch Absorption und Streuung (Nelson 1988, [77]). Fur astronomische Zwecke sind
Quarzglasfasern, die zwischen der atmospharischen Transmissionsgrenze bei ca 350 nm und dem nahen
Infrarot um 1000 nm geringe Verluste haben, geeignet. Unterschieden wird zwischen Low-OH-Fasern
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(geringe Dotierung mit OH-Molekiilen) und High-OH-Fasern (stérker dotiert). Wéahrend die Low-OH-
Fasern durch Streuverluste im UV-Teil ineffizient sind, haben High-OH-Fasern einen breiten Absorpti-
onspeak im nahen Infrarot bei ca. 950 nm (siehe Abb. 4.7). Fur etwa 2 Meter lange High-OH-Fasern ist
selbst bei 350 nm Wellenldnge die Ddmpfung nach dem Beer’schen Gesetz gering (4.7 %). Da PMAS
hauptsdchlich fur den nahen UV- und visuellen Bereich optimiert wird, wurde die High-OH-Faser trotz
der Absorption im IR ausgewahlt.

Typical Attenuation
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Abbildung 4.7: Dampfung der Faser FVP 100/120/140, High OH. Links UV-Absorption in [%], Maxi-
malverlust bei 350 nm. Rechts visueller und NIR- Bereich: Die Dampfung in g—ﬁ ist flir Fasern mit 2 m
Lange bis A = 900 nm vernachlédssigbar. Quelle POLYMICRO-Homepage [82].

Offnungszahldegradation (FRD): Wird ein konvergierendes Lichtbiindel mit dem Offnungswinkel
© innerhalb der numerischen Apertur eingekoppelt, so ist das die Faser verlassende Biindel nicht scharf
begrenzt und auf einen Winkel © + § aufgeweitet (Abb. 4.8). Dieser Effekt wird als FRD (Focal Ratio
Degradation, Offnungszahldegradation) bezeichnet. Fiir alle Belange der astronomischen Faserspektro-
skopie ist die FRD ein Verlust (Ramsey 1988, [86]):

e In Spektrografensystemen mit optionalem Fasereinsatz ist die Kollimatoroffungszahl meistens
gleich zur Teleskopoffungszahl, so dall durch die FRD ein Lichtverlust entsteht. Das Licht wird
im Instrument gestreut und erschwert die Hintergrundsubtraktion.

e Wird der Kollimator dem durch FRD verbreitertem Austrittskonus angepalit, muf} die gesamte
Spektrografenoptik einschliellich der dispergierenden Elemente bei gleicher Spaltldnge groRer
ausgelegt werden. Die Anforderungen an die Korrektur des Kollimators steigen. Die Kameraoptik
des Spektrografen mufl wegen der Anpassung der Spektren an den Detektor eine noch kleinere
Offnungszahl aufweisen.

Ursachen fiir FRD sind
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e Storungen im Material: Brechzahlinhomogenitdten (Lund 1984, [72]), herstellungsbedingte Rau-
higkeit der Grenzflache zwischen Kern und Cladding (Angel et al 1977, [3]) sowie Variationen des
Faserkerndurchmessers (Fall 1 in Abb. 4.8) fiihren zum Ubergang niedriger zu hohen Leitungsmo-
den (Ramsey 1988, [86]). Diese Eigenschaften werden von den Herstellern nicht spezifiziert und
missen vor Verwendung des Fasertyps im Labor sichergestellt werden.

e Beugung: Fir 100 pm-Fasern ist diese vernachléssigbar. Der Austrittswinkel bei Wellenldangen
Kleiner als 1 m wird um weniger als 1 © vergroRert (Angel et al 1977, [3]).

e Mechanische Belastung: Starke Krimmung (Fall 2 in Abb. 4.8), Druck- und Zugkréfte. Fir die
Aufweitung des durch eine Mode erzeugten Kreisrings (Abb. 4.6) im Fernfeld des Faseraustritts
gilt bei einer Faser mit minimalem Kriimmungsradius R nach Heacox 1986 [42] die Proportinalitét

A6 dpy
S R

(4.6)

Hierbei ist d;;, der Faserkerndurchmesser. Wird die Faser zwischen rauhen Oberflachen einge-
klemmt (Halterungen) oder liegt sie auf einer Kante, tritt Microbending auf: Es entstehen extrem
kleine Kriimmungsradien mit starker FRD, begleitet von Verlusten an den Krimmungsstellen.
Nach Ramsey 1988 [86] ist Microbending die Hauptursache fiir FRD.

e Dejustage: Durch Verkippung und transversaler Versatz der Einkopplung werden héhere Moden
angeregt und damit das Austrittsprofil verbreitert. Wahrend eine Winkelverkippung die effektive
Einkoppel6ffnungszahl (und damit auch die der Auskopplung) verringert, andert sich bei transver-
salem Versatz der Mikropupille relativ zur Faserkernmitte das Austrittsprofil. Im Extremfall wird
dieses ringformig (Abb. 4.6, Félle 4 und 5).

e Grenzflachen: Politurfehler und Verschmutzungen der Endflachen (Abb. 4.8, Fall 3) fiihren durch
Brechung und Beugung zu einer Profilverbreiterung (Lund 1983, [72]). Befinden sich diese Effek-
te auf der Austrittsseite, wird der Austrittskonus unsymmetrisch ausgeleuchtet und erscheint bei
Projektion auf einen Schirm nicht kreissymmetrisch.

Durch die FRD kann die Situation aus Abb. 4.8 eintreten. Teile des austretenden Lichtes verfehlen den
Kollimator. Das hierdurch verlorene Licht breitet sich im Spektrografen als Streulicht aus. Durch eine
hohere Einkoppel6ffnungszahl wird zwar die Auskoppeloffungszahl vergroRert, der relative Anteil der
FRD am resultierenden Austrittsbiindel nimmt jedoch zu. Um die von vielen Storfaktoren verursachte
FRD zu verringern, wird deshalb mit einer mdglichst kleinen Offnungszahl eingekoppelt. Nach Hill und
Angel 1984 [65] ist bei einer Einkopplung mit f/3 bis /2.5 die FRD relativ gering.
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Abbildung 4.8: Oben Auswirkungen (N,,; < Njy, Licht verfehlt Kollimator), unten Ursachen der Off-
nungszahldegradation: (1) Fertigungstoleranzen, (2) mechanische Belastung (hier Krimmung), (3) Be-
schaffenheit der Koppelflachen.

Lund und Enard 1983 [72] maRen bei einer /8 Einkopplung eine absoluten Lichtanteil von 22 % im
f/8-Austrittskegel. Dieser Anteil vergroRerte sich beim Ubergang von f/8 nach /3 auf beiden Seiten zu
84 % (95 % bei Korrektur der zentralen Abschattung der Kameraoptik). Problematisch ist die mangelnde
Reproduzierbarkeit von FRD-Messungen im Labor (Avila 1998, [6]). Da die FRD von vielen Faktoren
abhangt, variiert sie von Faser zu Faser. Durch verschiedene MalRnahmen kann die FRD verkleinert
werden:

e Minimierung durch Einkoppeldffnungszahl: Der relative Anteil der FRD am Austrittswinkel
sinkt mit der Einkoppel6ffungszahl. Einkopplung nahe der numerischen Apertur minimiert die
FRD-Auswirkung (Felenbok 1998, [34]). Durch einen lichtstarken Kollimator oder Mikrolinsen
(z.B. bei INTEGRAL) wird das Austrittslichtbindel an die Spektrografenoptik angepasst. Mikro-
linsen in der Auskopplung erhdhen das Faser-Faser-Rauschen durch Dezentrierfehler.

e Unterdrickung der FRD-Ursachen: Wahl einer geeigneten Faser (Entscheidung durch Labor-
messungen), Realisierung bestmdglicher Koppelbedingungen (Oberflachengiite, Halterungen) und
entspannte Lagerung der Faser (Vermeidung Kkleiner Kriimmungsradien, kein Microbending).

Die Einkoppeloffnungszahl ist vom AbbildungsmalRistab der Feldoptik abhdngig und deswegen nicht frei
waéhlbar. Fir PMAS ist diese Einschrankung durch den in Gleichung 4.3 beschriebenen Zusammenhang
zwischen Mikropupille und effektiver Teleskopbrennweite gegeben. Wahrend bei sehr gut polierten Fa-
sern im Labor die FRD-Melergebnisse den theoretischen Erwartungen hinreichend entsprechen (siehe
Carrasco/Parry 1994, [22]), fuhren in der Praxis Einkoppeldejustage und Oberflachendefekte eine signi-
fikante Verstarkung der FRD ein.
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Mechanische Beschaffenheit:  Fasern haben eine hohe Zugfestigkeit, kdnnen aber bei Knicklast schnell
brechen. Sie behalten bei Einwirkung mechanischer Kréfte nicht ihre optischen Eigenschaften, da durch
Auswirkungen auf die Grenzfliche zwischen Kern und Cladding Ubergénge von Leitungs- in Verlust-
moden erfolgen. Besonders stark geschieht dies beim Microbending aufgrund vieler Kriimmungen Klei-
ner Radien. Die Verluste betragen iber 90 %, nur die niedrigsten Leitungsmoden bleiben tbrig (mode
scrambling ). Fir die technische Realisierung eines Faserspektrografen ist eine genaue Kenntnis dartber,
wieviel Kraft welcher Art die Faser ohne optische EinbufRen aufnehmen kann, entscheidend. Kritisch sind
hierbei die Koppelstellen, an denen die Faser in Halterungen geklemmt oder geklebt wird.

4.3.1.4 Faserbearbeitung:

Nach dem Zuschnitt einer Faser auf die gewiinschte Lange mussen ihre Grenzflachen bearbeitet werden.
Hierzu gibt es zwei Moglichkeiten:

Cleaving: Prézises Brechen der Faser. Durch Anreissen der Faser mit einer Diamantklinge wird er-
reicht, dal3 sie unter Zugbelastung gezielt bricht. Die Bruchkante kann eine brauchbare optische
Quialitat erreichen.

Politur: Die Faseroberfliche wird &hnlich zur Fertigung herkdmmlicher optischer Bauteile poliert.
Der Nalschliff erfolgt hierbei mit losem oder festem Korn und kann maschinell oder von Hand
erfolgen.

Nach Craig et al 1988 [30] sind die FRD-Ergebnisse einer gut gecleaveden Faser von einem Exem-
plar mit polierten EndlIflachen nicht unterscheidbar. Allerdings ist die Politurmethode zuverldssiger [32].
Erste Messungen gecleaveder Fasern zeigten eine schlechte Reproduzierbarkeit. Unter dem Mikroskop
zeigten sich Abkantungen und Muschelbriiche an der Schnittflache, offenbar war das Werkzeug unzu-
verlassig. Deswegen wurde zum Politurverfahren gewechselt. Hierbei wird ein Teller mit eingespannter
Faser Uber eine Kunststoffolie bewegt, die das Schleifkorn enthdlt. Mit vier verschiedenen Korngrofien
(63,9, 1 und 0.3 um) wird je etwa eine Minute lang poliert. Unter dem Mikroskop ist die deutliche
Verbesserung gegeniiber dem Cleavingverfahren erkennbar: Die Oberfldche ist bis zum Rand frei von
Unebenheiten und Briichen. Die Auswirkungen der in den Polierstadien erreichten Oberflachengite auf
die FRD-Eigenschaften der Fasern werden in Abschnitt 4.3.2.2 untersucht.

4.3.1.5 Fasertyp

Die Faserauswahl beschréankte sich auf Quarzglas-Stufenindexfasern mit 100 um Kerndurchmesser. \Ver-
glichen wurden Exemplare der Hersteller CERAM OPTEC (Optran UV 100/140/170) und POLYMICRO
(FHP 100/140/170 sowie FVP 100/120/140). Die FHP-Faser von POLYMICRO hat eine geringe intrin-
sische FRD (Craig et al [30] 1988). Im Vergleich mit der Optran UV - Faser war die FRD geringfiigig
kleiner. Da die FHP-Serie inzwischen durch die FVP-Serie (leicht erhéhte UV-Transmission) ersetzt wur-
de, wurden alle abschlieRenden Messungen an der Polymicro FVP 100/120/140 gewonnen. Diese Faser
wird fiir PMAS verwendet. Die im folgenden dargestellten Messungen wurden ausschlieRlich mit dieser
Faser durchgefiihrt.



102 KAPITEL 4. INSTRUMENTELLE DISKUSSION

4.3.2 Laboruntersuchungen der Glasfasern
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Abbildung 4.9: Photometrische Testbank (PhTB) des Astrophysikalischen Instituts Potsdam.

Die Labormessungen wurden in der Photometrischen Testbank (PhTB) des AIP gewonnen (Roth 1998,
[90]). Diese besteht aus drei in Abb. 4.9 skizzieren Komponenten:

Lichtquellenteil: Verschiedene Linien- und Kontinuumslampen. Fir die Fasermessungen wurde eine
Halogenlampe (12 V, 100 W) eingesetzt, die mit einer stabilisierten Stromquelle versorgt wird.

Filterungsteil: Das Licht gelangt Gber mehrere Quarzlinsen und einen Umlenkspiegel in die Filter-
sektion. Optional 4Rt sich ein Monochromator einfahren, mit dem spektrale Auflésungen bis zu
0.1 nm erreichbar sind. Fiir die hier vorgestellten Messungen kamen Uber Filterréder einfahrbare
Interferenzfilter mit einer Halbwertsbreite von 10 nm zum Einsatz. AuRer bei der Untersuchung
der Wellenldngenabhéngigkeit wurde bei 550 nm Wellenldnge gemessen. An der Austrittsseite des
Filterradgehduses befindet sich ein VerschluB3, mit dem die Belichtungen gesteuert werden. Zur
Anpassung der Bildhelligkeit an die Mdglichkeiten des CCD-Systems wurden Graufilter verwen-
det.

Experimentierfeld: Das Licht tritt divergent ins Experimentierfeld aus. Durch ein achromatisches Ob-
jektiv wird es auf die Eintrittsmattscheibe des FRD-Mefaufbaus (Abb. 4.11) fokussiert.
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Abbildung 4.10: Experimentierfeld der PhTB mit eingesetztem FRD-MeRaufbau.

4.3.2.1 Der FasermefRaufbau

Motivation dieses Aufbaus war die Messung von FRD-Effekten der Fasern, weswegen er im folgenden
als FRD-Aufbau bezeichnet wird. Er ist auch fir Modenrauschuntersuchungen verwendbar. Begrenzt
durch Einkoppelreproduzierbarkeit und Lichtquellenstabilitdt sind fotometrische Ergebnisse mdglich.
Einzelkomponenten sind (vgl. Abb. 4.11 und 4.12):

e Achromat zur Lichtbiindelung auf eine Mattscheibe, hinter der sich eine 100 uzm groRe Lochblende
(Pinhole) befindet.

o Kollimator (Projektionsobjektiv, f=154 mm).
e Blendenrad fiir Offnungszahlen Nin=2,256 3 35,4,5,6,8, 10, 12.

e Einkoppelobjektiv (Projektionsobjektiv, =109 mm). Geometrischer Durchmesser des Pinhole-
Abbilds 71 ;m, gemessen 80 pxm (Beugung und Aberrationen der Optiken).

SSpater wurde die f/2.5-Blende durch eine quadratische Blende ersetzt, die der Situation der Einkopplung durch ein quadra-
tisches PMAS-Linsenelement entspricht: N;, = 3.5 x 5.



104 KAPITEL 4. INSTRUMENTELLE DISKUSSION

In x,y,z und Drehung feinjustierbare Halterung (Abb. 4.12, unten links). Die Faser wird mit einem
sog. Chuck (Abb. 4.14) fixiert.

Laserkontrolle der Einkopplungsverkippung ber einsetzbares Pentaprisma.

Auskopplung der Faser am Dewarfenster des als Schirm dienenden CCD-Chips.

CCD-Kamera: 1024 x 1024 Pixel, gediinnter Chip, stickstoffgekiihlt.

(Prinzipskizze Fasermessaufbau )
Einfahrbares
Hilfslinse Pentaprisma
Kollimator, Objektiv, Fasereinkopplung,
Pinhole, f=154mm £=109 mm Durchmesser Mikropupille
100 my / ca. 80 my
—

Mattscheibe I Chuck \
ol Chuckhalter mit \
Nf-----__ frontseitigem Deckglas
; Schirm
zur
Laserjustage K
Aperturblende
S Strahlteiler
)
o <
7 \\ - /‘
oY) -/
\\ Zu testende Faser
/ - Chuck Immersionskopplung
} an das Dewarfenster
\ \
\\ c

Auskoppel-Chuckhalter
mit frontseitigem Deckglas,

mit Immersionsgel an Dewarfenster
gekoppelt

Abbildung 4.11: Prinzip des FRD-MeRaufbaus, Komponenten nicht maRstéblich dargestellt.
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Achromat
Pinhole 100 my
Kollimator, f=154 mm

Blendenrad

Objektiv, =109 mm

Chuck mit Faser

Abbildung 4.12: FRD-MelRaufbau: Lichteintritt von rechts. Unten links Ansicht der Fasereinkoppelseite.
Die rechts oben erkennbare Ulbrichtkugel gehdrt zur PhTB und dient anderen Zwecken.

Bas optische Layout ist mit kleinen Variationen &hnlich zu MeRaufbauten anderer Autoren (Ramsey 1988
[86], Guerin und Felenbok 1988 [39], Carrasco und Parry 1994 [22]). Der Detektor ist fur Labormes-
sungen sehr groB (1024 x 1024 Pixel). Er ist besonders blauempfindlich und hochwertig (science grade
). Es handelt sich um den Detektor der Feldaquisitionskamera von PMAS. Damit ist der verwendete
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Detektor hochaufldsender und rauscharmer als bisher verwendete Systeme. Andere Aufbauten arbeiten
mit kleinen peltiergekiihlten Kameras, teilweise mit Zwischenabbildungen. Bei Carrasco und Parry 1994
[22] werden die Bilder mit einem Framegrabber abkopiert. Belichtung und Filterauswahl werden tber
ein lokales Netzwerk gesteuert. Alle Befehle sind auf einer UNIX-Plattform implementierbar. Ein IDL-
Programm steuert vollautomatisch die Datengewinnung mit anschlieBender Auswertung. Hierdurch sind
umfangreiche MeRreihen moglich. Neueinsetzen und Justage einer Faser erfolgen manuell.

Abbildung 4.13: Auskopplung des Lichts aus der Faser: Links Faserchuck und Dewarfenster mit Immer-
sionsgel benetzt. Rechts nach Ankopplung mit einer zusétzlichen Streulichtabschirmung.

Abbildung 4.14: Links Faser im geschlitzten Halter (sog. Chuck) neben AuRenteil. Rechts nach Zusam-
menfligen und Immersion der Faser an das frontseitige Glaspléttchen des Auflenteils.
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Modifikationen des Aufbaus: Der beschriebene Aufbau stellt die endguiltige Version dar, die einige
Verénderungen enthélt. Frilhere Messungen wurden ohne diese Optimierungen durchgefiihrt. Gegebe-
nenfalls wird darauf hingewiesen. Die Modifikationen waren im Einzelnen:

Faserpolitur: Anfangs wurden die Fasern beidseitig gecleaved statt poliert, eine hohere Exemplar-
streuung war die Folge.

Blendenrad: Ersatz der vorherigen manuell verstellbaren Irisblende durch das Blendenrad (Automati-
sierung)

Laserjustage: Einsatz einer Laserjustage zur Sicherstellung exakt orthogonaler Einkopplung (siehe
Skizze 4.11): Der Laserstrahl wird durch das einschiebbare Pentaprisma auf die optische Achse
des Aufbaus gebracht. Er wird an der Planglasscheibe der Einkopplung reflektiert und fallt bei
exakter Orthogonalitét in sich zurlick. Nach Auskopplung des Strahls durch einen Teilerwiirfel
wird dies auf einem Schirm sichtbar. Die Einkopplung erfolgt dadurch auf 0.5 ° genau senkrecht.

Uberwachte Einkopplung: Beide Grenzflachen werden jeweils bei Beleuchtung der anderen Seite
mikroskopisch Uberwacht eingekoppelt. So kann tberpriift werden, ob die Faserendfldche exakt
anliegt und Polierfehler oder Verunreinigungen enthalt.

Die mechanischen Belastbarkeitsmessungen sowie wie der erste Test der Immersionskopplung wurden
ohne die Verbesserungen unternommen. Alle anderen Messdaten erfolgten mit der vollstdndigen Version.

Die quantitative Auswertung: Datenerfassung und Reduktion erfolgen automatisiert mit einem unter
IDL erstellten Programmpaket. Die Auswertung der aufgenommenen Spots geschieht durch Apertur-
blendenfotometrie. Nach Subtraktion des Hintergrundes (Mittelung aus drei randnahen Bildzonen &hn-
lich Carrasco, Parry 1993 [22]) wird der Bildschwerpunkt bestimmt. Um diesen wird eine Aperturblende
des Radius r; gelegt und der Quotient 7; aus der Summe der Zahlwerte I4py(r;) (ADUs flir Analog-
Digital-Units) innerhalb der Blende und dem totalen ADU-Wert Ic¢p des Gesamtchips berechnet:

_ Tapu(ri)

i=1,.,40 . (4.7)
Icep

(2
Dies geschieht fiir 40 Radien. Hieraus wird eine Wachstumskurve interpoliert, die fir wachsenden Ra-
dius gegen Eins konvergiert (vgl. Abb. 4.15, Algorithmus Huebner 1998 [46]). Mit einer Radieneichung
(Projektion des Einkoppelbiindels anstelle der Faser direkt auf das Dewarfenster, Bestimmung des Spot-
durchmesser in Abhangigkeit von der Offnungszahl) wird jeder Offnungszahl ein Radius zugeordnet.
Durch Interpolation wird der prozentuale Anteil des vom Chip registrierten Gesamtsignals bestimmt,
welches die Auskoppeldffnungszahl N,,; = 3 (PMAS - Kollimator) nicht (iberschreitet. Hiermit wird
die relative f/3-Koppeleffizienz definiert (Lund, Enard 1984 [72]):

Tapvin g3

%] = - 100 4.8
77f/3 [ 0] IADU, Gesamtchip ( )

Lichtverluste der Einkopplung oder Faserleitung gehen darin nicht ein, 100 % beziehen sich auf das aus
der Faser austretende Gesamtlicht. Der Chip ist grof? genug, um dieses Licht komplett zu detektieren.
Das Endergebnis ist der Anteil des aus der Faser austretenden Lichts, welcher in die Spektrografenoptik
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gelangt. Da sich alle Messergebnisse auf den f/3-Austritt beziehen, wird 7,3 im folgenden pauschal als
Koppeleffizienz bezeichnet.

0.4 — —

Anteil am Gesamtfluss

ool bbb e e e b e e e e e e e e

(@] 100 200 300 400
Radius
N2 .0:99%:N?.5:98%:N3.0:97%:N3.5:967%Z:N4.0:92%:N5.0:757Z:N6.0:572Z:N8.0:33%:N10.:22%:N12.

Abbildung 4.15: Wachstumskurve des Faseraustrittsprofils, quadratische Einkopplung mit N=3.5x5. 97
% des registrierten Signals gelangt in eine f/3 - Auskopplung (vergleichbar Watson,Terry 1995 [111]).
Vertikale Linien markieren Auskoppeldffnungszahlen von N=12 bis N=2.

4.3.2.2 FRD-Abhé&ngigkeit von der Koppelmethode

Resultate der ersten Messungen ’ zeigten, daB bei einer Einkopplungsoffnungszahl von N;,=4 die Kop-
peleffizienz mit 65% bis 90% gering ausfiel. Die Ergebnisstreuung war bei den flinf vermessenen Fasern
hoch: Bei einem Durchschnitt von 78 % betrdgt die Standardabweichung 11 % (Abb. 4.16 links). Da
die gecleaveden Fasern im Mikroskop unterschiedlich erschienen, wurde die Endflachenbeschaffenheit
als Ursache der geringen und stark streuuenden Koppeleffizienz vermutet. Um dies zu verifizieren und
eine Problemldsung zu testen, wurde als Glas-Luft-Ubergang anstelle der Faserendfache die Oberfléche
des Dewarfensters (bzw. einkoppelseitig eines Deckglasfensters) benutzt. Die Fasern wurden durch Im-
mersion mit Zedernholzdl (Brechzahl n=1.505) an die Glasflachen gekoppelt. Hierdurch wird die Ober-
flachenform der Faserendflichen optisch unwirksam und durch den Glas/Luft-Ubergang an der wesent-
lich praziseren Oberflache des Dewarfensters bzw. des Deckglases ersetzt. Diese Technik wurde bereits
zur Verringerung von Fresnelverluste eingesetzt, da sich auf Glaspléttchen reflexmindernde Schichten
aufdampfen lassen (Heacox 1988 [43]). Ergebnisse der erneuten Vermessung derselben Fasern zeigt

"Ohne die Verbesserungen aus dem Abschnitt 4.3.2.1. Die Fasern wurden gecleaved.
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der rechte Teil in Abb. 4.16. Neben einer deutlichen Verbesserung der Koppeleffizienz zeigt sich eine
geringere Exemplarstreuung. Der Durchschnitt der f/3 - Koppeleffizienz fur N;, = 4 ist 95 % mit 3
% Standardabweichung. Die FRD wird durch die Immersionskopplung giinstig beeinflult, da Storstel-
len auf den Faserendflachen optisch unwirksam gemacht werden. Zusétzlich fallen Glasluftflachen fort,
weswegen eine hohere Transmission der Kopplungen erwartet wird. Dies wurde in der Relativmessung
nicht erfaft 8.
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Abbildung 4.16: FRD-Vermessung von je 5 gecleaveden Fasern. Links ohne, rechts mit Immersions-
kopplung. Wegen des friihen Stadiums des MeRaufbaus sind die Melfehler groR. Schmoll et al 1998,
[98].

Die Konsequenz dieses wichtigen Ergebnisses war die Modifikation der PMAS-Spektrografenoptik. Die
erste Feldlinse im Design nimmt nun die Fasern des Spalts durch Immersionskopplung auf (Abb. 4.4).
Es gibt zwischen Lichteintritt in das Linsenraster und Austritt aus der ersten Feldlinse des Spektrogra-
fen keinen Glasluftiibergang. Als Immersiondl wird ein von der auf Fligemedien spezialisierten Firma
Cargille vertriebenes Immersionsgel (Typ 6307) verwendet. Die Brechzahl von n=1.459 bei 20 ° C ent-
spricht der Brechzahl von Quarzglas (n=1.45886). Fir alle weiteren Faseruntersuchungen wurde, um
FRD-Effekte der Grenzflachen auszuschlieRen, das Immersionsverfahren angewendet. Nach den in Ab-
schnitt 4.3.2.1 beschriebenen Verbesserungen wurde die Untersuchung der Zuverldssigkeit der Labor-
messungen notwendig. Hierzu wurde eine grofiere Anzahl von Fasern untersucht, um das Resultat auf
einer breitere statistische Grundlage zu stellen. Ferner fand eine Reproduzierbarkeitsanalyse statt, bei der
Fasern mehrmals vermessen wurden. Hierdurch konnte der MeRfehler abgeschdtzt werden. Die Ergeb-
nisse dieser Mel3reihen (Schmoll 2000,[99]) werden im Folgenden vorgestellt.

81n spateren Messungen findet auch eine fotometrische Wichtung statt, siehe Abschnitt 4.3.2.2.
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Vermessung einer groRen Stichprobe: MeRergebnisse verschiedener Labors variieren stark [32]. Um
die Zuverldssigkeit der Messungen zu testen, wurden 65 beidseitig polierte, 2 Meter lange Fasern bei
Einkoppeloffnungszahlen von N;, = 5, 4 und 3.5 ° vermessen. Die erhaltenen f/3-Koppeleffizienzen
wurden in Histogramme (Abb. 4.17) eingetragen.
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Abbildung 4.17: Histogramme der f/3-Koppeleffizienzen bei Einkopplung mit /3.5 (links, Lensletdiago-
nale), f/4 (Mitte) und f/5 (rechts, Lensletkante). Plotbereicht beginnt bei 80 %.

Tabelle 4.3 enthédlt die numerischen Resultate. W ist die Gesamtbreite der Verteilung. Wgs ist die
Verteilungsbreite, in der die innersten 85 % der Gesamtheit (55 Fasern) liegen: Die flinf niedrigsten
und die fiinf hochsten Prozentwerte wurden fortgelassen. Wgs ist somit von statistischen Ausreil3ern
bereinigt. Diese Verteilungsbreiten sind aussagekraftiger als die Standardabweichung, da die nach oben
begrenzte Verteilung keiner Normalverteilung entspricht.

Nin | MEAN 74/3 [%] | MEDIAN 74,3 [%] | Wigo [%] | Wss [%]
3.5 |90.91 91 11 7
4 95.57 96 8 6
5 98.11 98 5 3

Tabelle 4.3: Statistik der f/3-Koppeleffizienzen der 65 Fasern.

Hiermit lasst sich die Vergleichbarkeit verschiederer Fasermessungen abschétzen, die statistische MeR-
schwankung liegt deutlich unter 10 %. Die MefRwerte sind mit Literaturangaben vergleichbar: Sowohl
Craig et al 1988 [30] als auch Guerin und Felenbok 1988 [39] berichten fiir die POLYMICRO FHP
100/120/140 von einer f/3-Koppeleffizienz von 95 % bei N;, = 4. Gelegentlich kommen Fasern vor, die
auch bei scharfer Einkopplung (f/10) trotz unauffélliger Enflachen und mehrerer Versuche Koppeleffizi-
enzen von 73 ~ 60% besitzen. Da bei solchen Fasern auch der Fluss des Gesamtbildes reduziert ist, ist
von einem Bruch oder einer Storstelle im Faserkernbereich auszugehen. Durch individuelle Vermessung
jeder Faser von PMAS lassen sich solche Fasern ausselektieren. Im vorhandenen Sample kam ein sol-
cher Ausreisser vor. Er wurde in der Statistik nicht berlicksichtigt, da die Bestimmung des Meffehlers

®Fiir PMAS entscheidende Einkoppeldffungszahlen: /5 entspricht der Lensletkante, f/3.5 der Diagonalen.
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im Vordergrund stand. Abschlielend bleibt die Frage, ob obige Verteilungsbreiten auf Qualitatsstreu-
ung der Fasern oder auf die Messung zuriickzufiihren sind. Dazu wurde eine Reproduzierbarkeitsanalyse
durchgefiihrt.

Reproduzierbarkeit: Aus den 65 vermessenen Fasern wurden drei Exemplare mit extremen Werten
ausgewahlt. Jeweils eine Faser mit hohen, durchschnittlichen und geringen Koppeleffizienzen (Tab. 4.4)
wurden mehrfach vermessen 1°.

Fasername | 7,3 fir N;;,=5/4/3.5 | Bewertung n;/3
Al5 96/91/85 gering
Al4/A16 | 98/96/91 durchschnittlich
A35 99/97/93 hoch

Tabelle 4.4: Aus der grofRen Stichprobe ausgewdhlte Fasern mit extremen Koppeleffizienzen.

Nach dem ersten Zyklus wurde erkennbar, daf sich im Rahmen der Schwankungsbreite der Vielfaser-
vermessung andere Ergebnisse einstellten. Die Faser mit geringer Koppeleffizienz hatte nun die hdchste,
die anderen beiden Faserneffizienzen waren leicht unterdurchschnittlich. Es wurde nach der Ursache
fir dieses Verhalten gesucht. Die Faser A15 wurde dazu nach ihrer Vermessung umgelagert und er-
neut vermessen. Hierbei zeigte sich keine Anderung. Die Fasern wurden zyklisch vertauscht und unter
verdnderten Rahmenbedingungen erneut vermessen. Die Melireihe ergibt das in Tabelle 4.5 protokollier-
te und in Abb. 4.18 als Histogramm dargestellte Bild. Durch die vielfache Vermessung weniger Fasern
ergibt sich eine Verteilung, welche derjenigen der Massenvermessung dhnelt. Die Verteilungsbreite ist
nicht faserspezifisch, sondern mef3technisch bedingt. Im folgenden werden verschiedene Fehlerquellen
untersucht.

FRD Histogram, Nin = 3.50000 FRD Histogram, Nin = 4.00000 FRD Histogram, Nin = 5.00000
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Abbildung 4.18: Reproduzierbarkeitsmessung: Histogramme fir N;, = 3.5,4,5 (v.l.n.r.)

OFaser A14 wurde wegen Bruch im Verlauf der Messreihe durch Faser A16 ersetzt.
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Zyklus | Manipulation Faser | ny/3 [%] fur | Wertung
Nin =5/4/3.5
1 Neujustage Al5 | 98/96/92 leicht Uber Durchscnitt
Neujustage Al4 | 96/93/88 unter Durchschnitt
Neujustage A35 | 96/93/88 unter Durchschnitt
2 Neujustage Al5 | 99/97/93 hoch
3 Umlagerung Al5 | 99/97/93 hoch
4 Umlagerung Al5 | 99/97/93 hoch
5 geloste Einkoppelklemmung | A15 | 99/97/93 hoch
Neujustage Al4 | 99/97/93 hoch
Neujustage A35 | 97/94/88 unter Durchschnitt
6 Neujustage Auskopplung A35 | 98/96/91 Durchschnitt
Neujustage Al5 | 99/96/91 leicht tber Durchschnitt
Neujustage, dabei Bruch Ald | /- Nachfolger A16(98/96/91)
7 Festere Auskoppelklemmung | A16 | 98/94/89 unter Durchschnitt
Neujustage A35 | 95/92/88 gering
Neujustage Al5 | 95/91/86 gering
8 Neujustage Al6 | 97/93/88 gering
Neujustage A35 | 97/93/87 gering
9 Neue, lockere Chucks Al5 | 99/97/92 hoch
Neujustage Al6 | 99/99/97 sehr hoch
Neujustage A35 | 99/99/98 sehr hoch
10 Neujustage Al5 | 97/97/95 Durchschnitt
Neue Auskoppelimmersion Al15 | 98/98/96 hoch
Neujustage Al6 | 99/98/94 hoch
Neujustage A35 | 98/97/93 hoch
11 Neuer, fester Einkoppelchuck | A35 | 97/94/89 unter Durchschnitt
Neujustage Al5 | 99/98/95 sehr hoch
Neujustage Al6 | 99/96/90 Durchschnitt
12 IN- & OUT-Chuck vertauscht | A16 | 99/99/97 sehr hoch
Neujustage A35 | 99/96/89 leicht unter Durchschnitt
Neujustage Al15 | 99/98/95 sehr hoch

Tabelle 4.5: Mehrfaches Vermessen ausgewdahlter Fasern unter verschiedenen Manipulationen

Unterschiedliche Faserlage: Durch stdndiges Neueinsetzen der Fasern wurden diese stets neu ver-
legt. Schwankungen des Austrittsprofils durch unterschiedliche Kriimmung der Faser wird von
der Theorie her nicht erwartet (Gl. 4.6, der Krlimmungsradius war groRer als ca. 100 mm. Die
MefRzyklen 2, 3 und 4 sollten dies priifen. Die Justage blieb hierbei unberihrt, die Faserlage wurde
vor jeder Einzelmessung verdndert. Da die Melergebnisse auf ein Prozent genau gleich blieben,
scheidet diese Fehlerquelle aus.
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Verrutschen der Faser im Chuck: Der Auskoppelchuck war so locker, dal die Faser in ihr verrut-
schen konnte. Es wurde vermutet, daR die Faser nach der mikroskopischen Uberwachung des
Koppelvorganges ihre Lage verdnderte. Hierzu wurde der Chuck im Zyklus 7 durch ein anderes
Exemplar ersetzt, welches die Faser fester hielt. Statt einer vermuteten VergrolRerung der Koppelef-
fizienz verringerte sie sich bei allen drei Fasern um einige Prozent. Vermutet wurde Microbending
im festeren Auskoppelchuck.

Microbending durch die Chucks: Die Chucks (Abb. 4.14), welche die Fasern spannungsfrei halten
sollen, verursachen durch Microbending FRD-Verluste. Die Faser wird durch eine Blattfeder in
der Rille des Haltebolzens fixiert. Durch Verunreinigungen oder Grate in dieser Rille kann Micro-
bending entstehen. Im Zyklus 9 wurden fir die drei Messungen extrem lockere Chucks verwendet.
Es wurde besonders vorsichtig justiert, um ein Herausrutschen der bereits immersionsgekoppel-
ten Faserenden zu vermeiden. Die hiermit erreichten Koppeleffizienzen waren signifikant hoher:
N;n=3.5 ergab ein ;3 von deutlich tiber 90 %, bei A35 sogar 98 %. Im 11. Zyklus wurde ein bis-
her unbenutzter, neuer Einkoppelchuck verwendet. Dieser Chuck klemmte die Faser wieder fest,
1,3 Verringerte sich (Tab. 4.5). Produktionstoleranzen der Chucks beeinflussen im Unterschied zu
Verunreinigung oder Verschlei das Endresultat. Dieses Resultat ist insofern tberraschend, weil
fiir FRD-Messungen Fasern normalerweise bewuft in mechanische Halter geklemmt werden, an-
statt Klebungen zu verwenden (Avila 1988, [7]).

Die Verteilungen der obigen Messung sind mit denen der groRen Stichprobe vergleichbar:

Messung Anzahl | Ny, | MEAN 71 /3 [%] | MEDIAN 74,5 [%] | Wigo [%] | Wes [%]
GroRe Stichprobe | 65 3.5 19091 91 11 7

GroRe Stichprobe | 65 4 95.57 96 8 6

GroRe Stichprobe | 65 5 98.11 98 5 3
Reproduzierbarkeit | 27 3.5 |91.89 92 13 10
Reproduzierbarkeit | 27 4 95.85 96 9 7
Reproduzierbarkeit | 27 5 98.00 99 5 4

Tabelle 4.6: Reproduzierbarkeitsmessung (27 Messungen, 4 Fasern) verglichen mit der groRen Stichpro-
be (65 Messungen, 65 Fasern). Verteilungsbreiten fiir 100 % und 85 % der Gesamtheit.

Die Streuung ist bei der Reproduzierbarkeitsanalyse etwas groRer, da dort Manipulationen (z.B. Chuck-
wechsel) stattfanden, wéhrend die 65 Fasern unter gleichen Bedingungen vermessen wurden. Die Streu-
ung in den Mefergebnissen zum Grofteil durch die Microbendingwirkung der Chucks erzeugt. Nach
Ramsey 1988 [86] war das zu erwarten. Der Effekt ist unabhdngig vom altersbedingten Zustand der
Chucks. Chuck-Feder-Kombinationen, deren Produktionstoleranz die Verschiebung der Faser trotz Fest-
klemmung im duBeren Halter erlaubt, fiihren zu geringeren FRD. Spannungsfreie Faserkopplung fiihrt
zur hoher Koppeleffizienz bei geringer Ergebnisstreuung. Dies muR bei der Realisierung der PMAS-
Faserkopplung beachtet werden. Fir die Einkopplung am Linsenraster werden Stahlrohrchen (sog. Fer-
rulen) benutzt, in die die Fasern spannungsfrei eingeklebt werden miissen. Auskoppelseitig werden die
Fasern in Rillen geklebt, die in ein Pléttchen eingebracht sind. Die Sauberkeitsanforderungen sind hoch:
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Weder diirfen die Rillen unsauber sein, noch darf der Kleber die Faser verspannen. In einer separaten
MeRreihe wurde die Wirkung von Faserklebungen auf die FRD untersucht.

FRD-Verhalten in Ferrulen eingeklebter Fasern: 20 Fasern wurden in Edelstahlferrulen (Lange
20mm, Innendurchmesser 170 pm, AuRendurchmesser 350 pm) eingeklebt. Hierzu wurde zunéchst der
Zweikomponentenkleber EPPTEK verwendet. Dieser wird bei ca. 100 © C ausgehértet und gleicht trotz
seiner hohen Festigkeit Materialspannungen aus [32]. Problematisch war die krimelige Beschaffenheit
des Klebemittels beim Einflihren der Faser in die Ferrule. Die Faser verkantete in der Ferrule, blieb
stecken und brach ab. Nur zwei von fiinf Klebungen waren erfolgreich. Offenbar war die verfiigbare
Charge verunreinigt, flir PMAS wurde spéter eine neue Packung verwendet. Fir die Messungen wur-
de ersatzweise ein Haushaltskleber (UHU Kraft) verwendet. Dieser Kleber gleicht laut Packungsangabe
Materialspannungen aus. Wahrend nach dem Harten elastisch bleibende Kleber wegen mangelnder Sta-
bilitat fir Klebungen ganzer Blocks ungeeignet sind (Craig 1988, [30]), erscheint dieses Problem beim
Einkleben in enge Ferrulen nicht. Die Klebevorgange waren unproblematisch, weswegen die verbleiben-
den 18 der 20 Fasern mit UHU Kraft eingeklebt wurden. Spezielle Faserchucks wurden gefertigt, in die
sich anstelle der Faser die Ferrule mit der eingeklebten Faser einklemmen lassen. Auskoppelseitig kam
ein leichtgangiger Chuck zum Einsatz, um das Ergebnis nicht durch auskoppelseitiges Microbending zu
beeinfluBen. Einkoppeldffungszahlen waren N;,=10, 5, 4, 3.5, 3.5 x 5 ! und 2. Die folgende Diskus-
sion beschréankt sich auf die fir PMAS relevanten Einkoppelzahlen von N;,=5, 4, 3.5 sowie 3.5 x 5.
Die Koppeleffizienzen sind in Tabelle 4.8 zusammengefal3t. Aus den Daten folgen die Histogramme der
Abb. 4.19. Als Mittelwerte und Verteilungsbreiten ergeben sich:

Nin MEAN 7/3[%] | MEDIAN 743 [%] | Wigo Wes
(vgl.Repro) (vgl.Repro) (vgl.Repro) | (vgl.Repro)

3.5 94.00 (91.89) 94 (92) 9 (13) 9 (10)

4 97.95 (95.85) 98 (96) 4 (9) 4 (7)

5 98.95 (98.00) 99 (99) 3(5) 1(4)

3.5x5|98.30(-) 98 (-) 3(-) 3(-)

Tabelle 4.7: f/3-Koppeleffizienzen: Statistik der 20 in Ferrulen geklebten Fasern.

Die eingeklammerten Werte der Tabelle 4.7 sind zum Vergleich die Koppeleffizienzen, welche fir die 27
ferrulenlosen Messungen des Reproduzierbarkeitstests erhalten wurden 2. Der Vergleich zu den Mes-
sungen ohne Ferrulen zeigt eine Steigerung der Koppeleffizienz bei deutlicher Verringerung der Streuung
fiir alle Einkoppelaperturen. Die Fasern werden nach Einkleben in Ferrulen weniger durch Microbending
beeinflult als durch das Einspannen in die Chucks.

MNach Einsetzen der in Abschnitt 4.3.2.1 erwihnten Quadratblende in die /2.5-Bohrung des Blendenrades.
2Djese Analyse erfolgte nicht mit der Quadratapertur (N;, = 3.5 x 5).
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Faser- | ng/3 [%] | ny/3 [%] | nys3 [%] | ny/3 [%] Bemerkungen

ID N;n=b N;,=4 N;»=3.5 | N;»,=3.5 x 5 | (EK:Einkopplung,AK:Auskopplung)
A21 99 99 97 99 EK leicht verschmutzt, AK verkratzt
A22 98 97 94 98

A23 99 99 96 99

A24 99 98 93 98

A25 99 98 93 98 Klebung EPOTEK

A26 99 96 90 97

A27 99 97 92 98 Klebung EPOTEK, locker

A28 99 99 95 99

A29 99 99 97 99

A30 99 99 98 99

A3l 99 98 93 98

A32 99 97 91 97

A34 99 97 90 98

A35 99 99 96 99

A36 99 96 90 97

A38 99 98 92 98

A39 98 96 92 98 EK verkratzt und verschmutzt
A40 99 99 96 99

A4?2 99 99 97 99 Lange 1.3m, EK Immersion neu
A4l 100 99 98 99

Tabelle 4.8: Koppeleffizienzen der 20 einkoppelseitig in Ferrulen eingeklebten Fasern.
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Abbildung 4.19: 73 - Histogramme der 21 in Ferrulen geklebten Fasern.
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Neuer Test ohne Immersionskopplung: Die Vergleichsmessung des Abschnitts 4.3.2.2 zwischen Fa-
sern mit und ohne Immersionskopplung wurde ohne die meftechnischen Verbesserungen (Abs. 4.3.2.1)
durchgefiihrt. Die Fasern waren lediglich gecleaved. Nach den Erkenntnissen tiber die Rolle der Faserhal-
terungen wurde eine Neuuntersuchung dieses Zusammenhanges erforderlich, um zu testen, ob sich der
konstruktive Mehraufwand einer Faserkopplung durch Immersion lohnt. 18 der einkoppelseitig in Ferru-
len geklebten Fasern wurden einer Vergleichsmessung unterworfen. Fir die immersionslosen Messungen
wurden beide gereinigten Faserenden an die jeweiligen trockenen Glasplattchen angestoRen. Die Dewar-
seite des Auskoppelglasplattchens wurde auch hier mit Ol an das Dewarfenster kontaktiert, da Fehler aus
dem Ubergang zwischen Dewarfenster und Auskoppelfenster nichts mit der Effizienz der Faserkopplung
zu tun haben. Nach den 18 Vermessungen der luftgekoppelten Fasern wurden die immersionsgefiigten
Messungen mit derselben Stichprobe wiederholt. Die Fasern ohne Olkopplung ergeben durch ihre Poli-
tur und den optimierten Rahmenbedingungen der Messung hdhere Koppeleffizienzen (Abb. 4.20) als in
der alten Messung (Abb. 4.16). Auch die Exemplarstreuung ist geringer. Jedoch bleibt die Koppeleffizi-
enz der Olgefugten Fasern signifikant hoher. Abb. 4.20 zeigt, daB FRD-Verluste und Exemplarstreuung
bei Immersion abnehmen, wahrend der den Chip erreichende Gesamtflu zunimmt. Fir die quadratische
Einkopplung bei PMAS ergibt sich beim Vergleich beider Koppelvarianten das Ergebnis in Tabelle 4.9.

[ Koppelfall [ 1773 %] (Wioo/Wes) | 1110° ADU] (9,_1) | Lret [10° ADUJ (AT) |
OHNE Immersion | 95.6 (9/6) 3.36 + 0.09 3.21+0.10
MIT Immersion 98.5(3/2) 3.98 + 0.02 3.92 £ 0.03

Tabelle 4.9: Vergleich der Koppelvarianten fir die quadratische Einkoppelapertur (IV;, = 3.5 x 5).

Neben der relativen Koppeleffizienz nimmt durch den Fortfall von insgesamt vier Glas-Luft-Flachen
an den Koppelstellen die Transmission der Faserkopplung zu. Um die Steigerung der totalen Effizienz
abzuschétzen, wurde die Koppeleffizienz mit dem vom CCD detektierten Gesamtflu gewichtet:

INin

Nin  _ _‘CCD Nin

Tpfarel = TN, “1y /5[] (4.9)
CCD,ref

Dabei ist fiir die Einkoppeloffungszahl Ny, Iccp ey der Mittelwert der CCD-Gesamtfliisse aus der
Immersionsmessung (Abb. 4.20 unten rechts) und IggD der Mittelwert aus der jeweiligen MeRreihe.
Folglich ist der Quotient in obiger Gleichung fir die Immersionskopplung 1 und fiir die Luftkopplung
kleiner als 1. Folglich ist n}vigrel eine Gutezahl fir die Lichtmenge, die der f/3-Kegel aufnimmt. In
beiden Fallen wurden Ausreif{er’ nicht berlicksichtigt. Eine Fehlerabschétzung erfolgte aus den Standard-
abweichungen der Prozentsétze und Intensitéten. Immersionsgekoppelt ergibt sich ein Strahlungsgewinn
von 22 + 4% . Darin sind der Zugewinn durch verringerte FRD sowie die fortfallenden Fresnelverluste
enthalten. Danach wird PMAS durch die Immersionskopplung der Fasern um 22 % effizienter.
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Abbildung 4.20: Histogramme und Gesamtflusse fur N;, = 3.5,4,5 und 3.5 x 5. Links ohne, rechts
mit Immersionskopplung. Im GesamtfluR hat Faser 28 intrinsische Verluste, Faser 30 Verluste an der
Oberflache (Kompensiert bei Immersionskopplung).

Oberflachendefekte: Polierte Fasern zeigen gegenuber den gecleaveden eine bessere Koppeleffizienz
bei verringerter Exemplarstreuung. Nun wurde untersucht, ob kleine Oberflachendefekte die Fasereigen-
schaften melbar beeinflussen. Die Faserpolitur erfolgt normalerweise in vier Stadien mit Korngrofien
von 63, 9, 1 und 0.3 gm. Nun wurden 10 Fasern lediglich mit dem grobsten Korn (63 pm) poliert. 5
weitere Fasern wurden bis herab zu 9 uym bearbeitet, weitere 5 Fasern bis zu 1 ym. Die Histogramme der
Abb. 4.21 zeigen die f/3-Koppeleffizienzen der insgesamt 20 Fasern. Die FRD-Verluste und Streuungen
nehmen erwartungsgemaR mit feinerer Politur ab (Tab.4.10). Insbesondere der Ubergang von 9 zm auf
1 pm Endpolitur verbessert die FRD-Eigenschaften der Faser. Die Ergebnisse der 1um - Politur sind im
Rahmen der kleinen Statistik nicht von den bis zu 0.3 um polierten Fasern unterscheidbar. Fehler dieser
GroRenordnung werden von der Immersionskopplung korrigiert.
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| Poliergrad [um] | Nin

MEAN 77/ [%] | MEDIAN 177 /5 [%] | Wigo |

63 3.5 92.40 93 20
4 96.40 98 13
5 98.10 98 4
3.5x5]96.90 98 9

9 3.5 94.4 95 11
4 97.8 98 5
5 99.00 99 1
3.5x5|98.20 98 3

1 3.5 95.40 96 4
4 98.40 99 3
5 99.20 99 2
3.5 x5 98.80 99 2

Tabelle 4.10: n;/3-Mittelwerte und Streuungen von Stichproben verschiedener Polierstadien. Wegen der
kleinen Anzahlen wurde auf die Ermittlung der Verteilungsbreite Wy, verzichtet.

4.3.2.3 Mechanische Belastbarkeit der Fasern

Fur die technische Realisierung eines Faserspektrografen ist entscheidend, die Grenzen der Faser in Be-
zug auf ihre Ubertragungseigenschaften bei Biegung, Zug- und Druckbelastung zu kennen. Hierfiir wur-
den bereits im friihen Stadium der FasermeReinrichtung Tests durchgefiihrt, bei denen Fasern definiert
druckbelastet, gekrimmt oder zugbelastet wurden (Schmoll 1998 [98]). Obwohl die MeRfehler dieser
frihen Untersuchungen vergleichsweise grol3 waren, lieRen sich Abschatzungen fiir die Konstruktion
der Fasereinheit gewinnen:

e Bei 20 mm Radius treten erste FRD-Effekte auf, wobei die Verluste an Koppeleffizienz bis zu 5 %

betragen. Als Abschdtzung nach oben wurden Krimmungsradien unter 30 mm in der Konstruk-
tion vermieden. Powell 1984 [83] erhdlt eine durch FRD bedingte EffizienzeinbuRRe von ca. 10 %
bei einem Biegeradius von 18 mm. Bei den Messungen tritt wie bei Powell der Effekt auf, daf
die krimmungsbedingte FRD sich bei kleineren Einkopplungséffnungszahlen stérker bemerkbar
macht.

Maximale Zugbelastung 2 Newton. Dieses Problem ist fir PMAS unkritisch, da die Faser hier
nicht zugbelastet wird. Zugkréfte kénnen z.B. bei der Verwendung langer Fasern (MVerbindung
Teleskop - ortsfester Spektrograf) entstehen.

Druckbelastung: Mit Gewichten wurde ein Faserabschnitt zwischen polierten Metallflachen mit bis
zu 5 Newton belastet, ohne dal? mel3bare FRD-Einflusse beobachtet wurden. Dies entspricht dem
Befund von Craig et al 1988 [30]. Bei rauhen Andruckflachen entstehen durch Microbending schon
bei schwachem Druck starke Variationen, weshalb die Klemmfladchen am Faserspalt sehr glatt und
sauber sein miissen. Der beobachtete Einfluss der Faserhalter auf das Messergebnis bestétigt dies.
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Abbildung 4.21:

Polierstadien

: nf /3 - Histogramme bei verschiedenen Einkoppel6ffungszahlen.
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4.3.2.4 \Verluste durch Dejustage

Der Faserkerndurchmesser ist etwas grofer als die Mikropupille, so dal? bei der polychromatischen Pu-
pillenabbildung und Beriicksichtigung der Beugung etwa + 10 um Justiertoleranz verbleiben, um Posi-
tionsfehler zu kompensieren. Dieser Toleranzring verringert sich bei Defokussierung (Dickenfehler des
Linsenrastersubstrats). Auch eine Verkippung der Faserenden relativ zur optischen Achse ist moglich.
Die Auswirkungen von Translation, Defokus und Verkippung des Faserendes wurden im Labor simu-
liert.

e Translation: Die Einkopplung erfolgte mit N;, = 3.5. Das Einkoppelende wurde in 10 pm-
Schritten senkrecht zur optischen Achse verschoben. Anfangs, in der Mitte und am Ende der Mes-
sung wurde die Faser als Referenz direkt auf der Achse vermessen. Abb. 4.22 zeigt die relative
Intensitat (Gesamtlichtintensitat multipliziert mit der f/3-Koppeleffizienz) in Abdngigkeit von der
Verschiebung. Die Faser war nicht exakt auf der optischen Achse zentriert: Das Maximum der Kur-
ve liegt zwischen null und 50 pm. Die Fasereinkopplung wird tber die Intensitét justiert, was in-
nerhalb des Toleranzringes unempfindlich ist. Der starke Abfall der Kurve zeigt, dal3 bereits kleine
Dejustagen die Effizienz einer Faser stark verringern. Dies kann eine Erkldrung der beobachteten
Faservariationen von MPFS sein. Der FRD-Anteil am Endergebnis ist gering: Die Koppeleffizienz
in f/3 betrug auf der Achse 95 % und nahm bis auf 90 % ab. Der Lichtverlust durch geometrische
Abschattung des Pupillenbildes durch den Faserrand dominiert das Endergebnis. Abb. 4.22 zeigt
links die mit der Koppeleffizienz gewichtete, den Chip erreichende Lichtintensitat. Rechts wurde
die geometrische Abschattung mit der Annahme von 80 um fir den Mikropupillendurchmesser
simuliert. Die Messung stimmt mit der Charakteristik der rein geometrischen Abschattung gut
uberein.

Relative Intensitaet /3.5 —==> /3 bei Einkoppeltranslation Translation behaviour of fiber
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Abbildung 4.22: Relative Intensitdten gegen Translation der f/3.5-Einkopplung senkrecht zur optischen
Achse. Links gemessener FIuR in f/3, rechts geometrische Simulation.
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Fluss in /3 bei Defokussierung Defocus behaviour of fiber
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Abbildung 4.23: Intensitdten bei Defokussierung, NV;, = 3.5 x 5. Links: Obere Kurve gemessener Ge-
samtfluf3, untere Kurve FluR in f/3. Rechts Vergleich mit Theorie (runde f/4-Apertur).

e Defokussierung: Die Einkopplung erfolgte mit der quadratischen Aperturblende (V;, = 3.5 x 5).

Sie wurde entlang der optischen Achse in Inkrementen von 50 um verschoben. Die Schrittweite
war groRer, da Auswirkungen der Defokussierung im Vergleich zur denen der Translation um den
Faktor der Offnungszahl kleiner sind. Abb. 4.23 zeigt die Helligkeitsabnahme fiir N;,, = 3.5 x 5
am Gesamtflul? sowie multipliziert mit der f/3 - Koppeleffizienz. Da die FRD durch Defokussie-
rung nicht signifikant zunimmt (von 99 % in f/3 nach 98 % bei 500 ym Defokus), unterschei-
den sich beide Kurven nur geringfligig im Verlauf. Der geometrische Lichtverlust dominiert auch
hier gegenuber der FRD. Erklarung hierfir ist, daf? sich zwar die Ausleuchtung verstéarkt auf die
Randbereiche des Faserkerns verteilt, aber die Biindelneigung gleich bleibt. Hierbei findet nur ei-
ne schwache Umverteilung in héhere Moden statt. Der Vergleich zwischen der Messung und der
geometrischen Simulation des Helligkeitsabfalls (Abb. 4.23) ergibt Abweichungen, die mit der
quadratischen Einkopplung im Zusammenhang stehen: Die runde Abbildung des Pinholes geht
bei Defokussierung zunehmend in die quadratische Blendenform iber.

Winkelfehler: Die Faser wurde wie bei jeder Messung durch die Laserjustage parallel zur opti-
schen Einkopplung ausgerichtet. Auf Drehung der Fasereinkopplung wurde verzichtet, weil der
Drehpunkt hierbei mit dem Zentrum der einkoppelseitigen Faserendflache zusammenfallen muR.
Eine prazise und reproduzierbare Winkelverstellung ermdéglichte das Blendenrad. Die Faser wur-
de bei N;, = 2 einjustiert und das Blendenrad wéhrend der Messung um kleine Betrége gedreht.
Der Einkoppelwinkel entspricht einer Translation der Blende im kollimierten Strahlengang. Diese
Translation kann durch Drehung des Blendenrades erzeugt werden. Die Aufldsung der Blenden-
raddrehung ist 0.09 °, was einer Diskretisierung des Einkoppelwinkels von 0.084° entspricht. In
der Messung waren die Inkremente minimal 0.5 °. Fur N;, > 2 treten Uibereinstimmend mit Tay-
lor, Gray 1993 [107] FRD-Effekte bei mehr als 2 Grad Neigung auf (Abb. 4.24). Der Gesamtfluf3
zeigt eine Asymmetrie (Abb. 4.25). Aufgrund der Aufnahmesequenz (nach Koppelwinkelverstel-
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lung erfolgten Aufnahmen mit allen vier Einkoppeldffnungszahlen) ist eine zeitliche Variation der
Lichtquelle unwahrscheinlich. Vermutlich war das Einkoppelende leicht defokussiert, so daf bei
Winkelénderung die Position der Mikropupille auf der Faseroberflache variierte.
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Abbildung 4.24: Abangigkeit von ;3 vom Einkoppelwinkel fir N;;, = 3.5 x 5, 3.5, 4 und 5.
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Abbildung 4.25: Mit 7,3 gewichteter GesamtfluB gegen den Koppelwinkel fir N;,, = 3.5 x 5, 3.5, 4 und
5.
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4.3.2.5 Wellenldngenabhéangigkeit von FRD-Effekten

Die bisherigen FRD-Messungen entstanden mit 550 nm Wellenlénge bei einer Bandbreite von 10 nm. Es
wurde untersucht, ob sich die gemessenen FRD-Eigenschaften der Faser auf andere Wellenldngen des
Arbeitsbereichs von PMAS (350 nm bis 900 nm) tbertragen lassen. Durch die chromatische Aberration
der verwendeten Linsenoptiken mufite die Wellenldngenabhangigkeit des Fokus bestimmt werden. Hier-
zu wurde die Faser in 100 nm - Schritten mit einer ausgangsseitigen Fotodiode auf maximale Intensitét
justiert. Tab. 4.11 zeigt die notwendigen Korrekturen relativ zum Fokus bei 550 nm.

A[nm] | Fokaloffset [um] | Peak @ tezp=15 [ADU] | tegp [S]
400 670 1200 40

500 0 25000 1

600 100 35000 1

700 360 40000 1

800 640 40000 1

900 950 30000 1

Tabelle 4.11: Wellenldngenabhangigkeit von Fokus und Belichtungszeit.

Mit den obigen Einstellungen wurden die Auswirkungen der Wellenldnge auf die FRD fiir Einkoppe-
lungdffnungszahlen von N;, = 3.5 x 5, 2, 3.5, 4, 5 und 10 untersucht. Das Ergebnis beschrankt sich auf
die prozentuale Koppeleffizienz 7,3, da sich die Strahlungsflisse der unterschiedlichen Wellenlangen
nicht miteinander vergleichen lassen. Die Koppeleffizienz zeigt zwischen 400 und 800 nm keinen ein-
deutigen Trend, wahrend sie fir 900 nm Wellenlange deutlich abnimmt (Abb. 4.26). Fir die PMAS-
Einkopplung mit f /3.5 x 5 (Tabelle 4.12) nimmt 7,3 von 98 % auf 90 % ab. Eine starke Abhangigkeit
der FRD von der Wellenlange wird nicht erwartet (Lund, Enard 1984, [72]). Der plétzliche Abfall von
753 bei 900 nm ist moglicherweise ein Artefakt:

e Die Fokuskorrektur war fur 900 nm Wellenldnge mit 950 pm am groften, so daB sich eine mogli-
che Winkelabweichung zwischen wahrer optischer Achse und mechanischem Verschiebungsweg
maximal bemerkbar macht. Folge ist eine Translation der Einkopplung. Allerdings hat diese keinen
starken FRD-EinfluB, wie oben gezeigt wurde.

e Die Objektive sind fiir sichtbares Licht korrigiert, Abweichungen ihrer Abbildungsgiite im nahen
Infrarotbereich moglich. Ein sprunghafter Anstieg der Punktbildfunktion im nahen Infrarot kann
eine Ursache sein.

Um Effekte der Punktbildfunktion und Langsaberration auszuschlieRen, miifite der Test mit einer breit-
bandig korrigierten Optik (Apochromat oder Spiegeloptik) wiederholt werden. Das fir Wellenldngen
groRer als 800 nm erreichte Resultat ist deshalb von geringer Konfidenz. Zwischen 400 und 800 nm
entspricht die Messung den Erwartungen von Lund, Enard 1984 [72].
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Alnm] | 73 nf/3 Anm] | 73 nf/3 Alnm] | 73 nf/3
Faser 1 | Faser 2 Faser 1 | Faser 2 Faser 1 | Faser 2

400 97 % 98 % 600 97 % 98 % 800 94 % 96 %

700 97 % 98 % 800 94 % 96 % 900 86 % 90 %

Tabelle 4.12: Wellenldngenabhéngigkeit von 7 /3, Nin = 3.5 X 5, Messung an 2 Fasern.
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Abbildung 4.26: f/3-Koppeleffizienzen zweier Fasern fir N;, =2, 3.5, 4, 5, 10 (Dreiecke) und 3.5 x 5
(Kurzgestrichelte Linie).

4.3.2.6 Modenrauschen:

Eine Verlagerung der modalen Strahlungsverteilung veréndert das Faseraustrittsprofil (Abs. 4.3.1.3). Da-
durch andert sich die Beleuchtungssituation der Spektrografenoptik. Dies hat zwei Konsequenzen:

e Unterschiedliche Verluste flihren zu fotometrischen Schwankungen, die z.B. bei Faservariation
zwischen Eichstern- und Objektaufnahme zu systematischen Fehlern der Objektfotometrie fiihren.

¢ Daunterschiedliche Zonen der Optik eine unterschiedliche Abbildungsgiite aufweisen, @ndert sich
die Form der Punktbildfunktion. Bei hoherer Dichte achsferner Strahlen werden die Fliigel der
Punktbildfunktion stérker gewichtet. Fiir Abbildungen auRerhalb der optischen Achse wird bei
Asymmetrie der Punktbildfunktion der Bildschwerpunkt verédndert. Dies fiihrt bei der Extraktion
der Spektren zu Fehlern.
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Durch Manipulation einer Faser wurden Effekte modaler Umverteilung im Austrittsprofil erzeugt. Die
Variationen wurden quantitativ vermessen. SchlieBlich wurden die Konsequenzen der variablen Kolli-
matorausleuchtung unter Verwendung von Raytracing-Daten der PMAS-Spektrografenoptik simuliert.

Vorexperiment - Qualitative Erzeugung von Modaleffekten: ~ Um Umverteilungen im Faseraustrittspro-
fil zu provozieren, wurde eine 20 Meter lange Faser fir Manipulationen wéhrend der Belichtung aus der
Testbank herausgefiihrt. Die FRD-Eigenschaften dieser Faser unterschieden sich nicht von den 2 m lan-
gen Exemplaren: Nach Powell 1984 [83] ist die FRD nicht abhdngig von der Faserldnge, was bestatigt
werden konnte. Nach einem unmanipulierten Zyklus wurde die Faser zwischen Daumen und Zeigefinger
eingeklemmt und gedriickt. Hierdurch entsteht Microbending (Abs. 4.3.1.3), der Energietransport niedri-
ger Moden wird zugunsten hoher Moden verringert. Durch Microbending wird die FRD stark vergrofert
(Avila 1988 [7] berichtet vom Abfall der Koppeleffizienz von 78 % auf 40 % durch manuelles Driicken
der Faser). Eine zweite Manipulation war, die Faser wahrend der Belichtung rasch zu bewegen. Hier-
mit sollten Modenumverteilungen gefunden werden, die durch die Bewegung selbst entstanden. Um die
Umverteilungen sichtbar zu machen, wurden die Faserbilder durch mit der unbelasteten Faser gewon-
nenes Referenzbild dividiert. In Abb. 4.27 sind die Effekte der modalen Umverteilung als Ringstruktur
erkennbar. Das Microbending hat einen wesentlich groReren EinfluR auf das Faseraustrittsprofil als die
Bewegung.

Abbildung 4.27: Manuelle Fasermanipulation. Links Quotient aus Referenzbild und Bild der unbeein-
fluBten Faser. Durch hohere Photonenzahlen ist das Rauschen am Ort des Spots geringer. Mitte: Fin-
gerdruck fiihrt im Quotientenbild zur Ringstruktur. Rechts: Rasche Bewegungen der locker gehaltenen
Faser beeinflussen das Faserprofil kaum.

Modenrauschen unter realitdtsnahen Bedingungen:  Um die Situation der am Teleskop mitbeweg-
ten Glasfaser nachzustellen, wurde die Faser durch einen Mechanismus langsam bewegt. Die 20 Meter
lange Faser wurde auf dem Lichtschutzgehduse der Testbank verlegt und an der Gegengewichtsachse
einer Kleinen Fernrohrmontierung befestigt. Durch die Motornachfiihnrung der Montierung wurde eine
langsame und kontinuierliche Faserverlagerung erzeugt, wie sie bei einer mehrstiindigen Belichtung am
Teleskop entsteht. Bei der Auswertung der im halbstiindigen Abstand gewonnenen Aufnahmen fand sich
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nur ein einziges Bild mit Ringzonen. Vermutlich hatte sich eine mechanische Spannung in der Faser vor
dieser Aufnahme durch Verlagerung abgebaut.

Quantitative Auswertung: Die Auswertung erfolgte mit einer IDL-Routine. Aus Referenz- und aktu-
ellem Faserbild werden die mittleren radialen Profile erstellt. Es wird vorausgesetzt, dal nur ringformige
Moden auftreten. Bei zylindersymmetrischen Stufenindexfasern geht jede azimutale Information ver-
loren (Heacox 1986, [42]). Auch bei nur 30 cm langen Fasern wurde in den Austrittsprofilen keine
Abweichung von der Rotationssymmetrie gefunden. Zur Kontrolle wurde die azimutale Variation mit
untersucht (Abb. 4.28 rechts), es zeigen sich keine Umverteilungen. In den Radialprofile wurden die Dif-
ferenzen zwischen den Schnittpunkten von manipuliertem und Referenzprofil vermessen. Abb. 4.28 zeigt
die Profile des langsamen Faserschwenktests. Die Betrachtung der azimutalen Sektoren (es wurden je-
weils flinf Winkelgrad zusammengefalit) zeigt lediglich Diskretisierungsartefakte und eine gleichférmige
Abnahme der Lichtmenge. Im Radialplot ergeben sich Intensitdtsabnahmen in einer inneren und einer
duleren Zone, getrennt durch eine konstante Zone zwischen r=60 und r=75 Pixeln. Beiden Kurven ist
eine weitere radiale, durch den Schwenk unverdnderte Ringcharakteristik aufgepragt. Die Differenzen
in den einzelnen Zonen ergeben ein quantitatives MalR fiir die Umverteilung des Lichts: In der inneren
Zone (Radius 0 bis 65 Pixel) betragt die Abnahme relativ zum GesamtfluR 1.4 %, weiter auBBen (65 bis
135 Pixel) 2.9 %. Damit betragt der Gesamtverlust 4.3 %, was durch die FluRdifferenz bestatigt wird.
Samtliche Intensitatsabnahmen sind Umverteilungen in Verlustmoden. Es ist dabei nicht auszuschliel3en,
daf die Verluste der mittleren Zone durch Umverteilung von innen in diese Zone kompensiert worden
sind. Zwei Argumente relativieren die MeRergebnisse bezuglich ihrer Auswirkungen in der Praxis:

e Der Effekt wurde nur in einer einzigen Momentaufnahme wéhrend eines mehrstiindigen Schwenks
beobachtet.

e Der Effekt ist vermutlich meRtechnisch bedingt. Die Faser wurde mit einem Klebstreifen befestigt.
Nach Ersetzen durch eine spannungsfreie Papierhalterung wurden in einem zweiten Durchlauf
keine Variationen gemessen.

Dennoch handelt es sich um eine realitdtsnahe Belastung, wie sie bei mitbewegten Faserbiindeln infolge
des Eigengewichts vorkommen kann. Im PMAS-Faserkanal sind die Fasern deshalb in ihrer Lage fixiert,
aber spannungsfrei verlegt. Zeitabhéngige Belastungen, beispielsweise durch die Faserspaltklemmun-
gen unter Temperatureinflul3, sind zu vermeiden. Die Aussage dieses Ergebnisses wird dadurch einge-
schréankt, daf bei der MeRbandbreite von 10 nm (was einer spektralen Aufldsung von 55 entspricht) und
dem 100 pxm groRen Faserkern mit Giber 2000 moglichen Leitungsmoden kein starker Modenrauschef-
fekt erwartet wird. Beobachtet wird dieser Effekt nur an hochauflésenden Spektrografen (R >> 1000)
(Pfeiffer 1997 [81], Ramsey 1988 [86]).
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Abbildung 4.28: Messung der Strahlungsumverteilung: Im Unterschied zur Referenzaufnahme (gestri-
chelt) ist das durchgezogene Profil beim langsamen Faserschwenk entstanden. Links Radialplot mit
Ringstruktur, rechts azimutale Abhangigkeit (nur Intensitédtsabnahme).

Simulation der PSF-Variation:  Mit PMAS-Designdaten wurde untersucht, welche Auswirkungen
die gemessene radiale Umverteilung auf die Punktbildfunktion des Spektrografen hat. Fiir die PMAS-
Spektrografenoptik (Roth, Laux 1998 [93], Roth et al 1997 [94]) wurde ein Raytracingmodell mit der op-
tischen Designsoftware ZEMAX fir fiinf Wellenlangen und 9 Feldpunkte (— 45 Spots) erstellt. Dieses
liefert die Zuordnung der fiir das Raytracing verwendeten, gleichmdRig tber die Eintrittspupille verteil-
ten Strahlen zu den Punkten der Spotdiagramme in der Fokalebene. Durch Wichtung der Strahldichte in
der Eintrittspupille wurde der Ausleuchtung die Fasercharakteristik aufgepragt. Die Konsequenzen auf
die Punktbildfunktion an verschiedenen Feldpunkten konnten simuliert werden. Arbeitsschritte waren

e Berechnung eines gemittelten Radialprofils aus dem Faserbild.

¢ Kollimator-Pupillenwichtung aus Radialprofil — Wichtungsvektor fiir 100 dquidistante Pupillen-
radien.

e Anwendung der Wichtung auf die Raytracing-Daten. Jeder Einzelspot wurde in ein aus 100 Punk-
ten bestehendes, 60 pm grofles Scheibchen verwandelt (Faserabbild in Fokalebene).

Die als Punkte mit Fokalebenenkoordinaten vorliegenden Spots wurden in ein simuliertes CCD-Bild
mit 15 pm groRen Pixeln konvertiert. Der Algorithmus wurde auf die Profilvariation des Faserschwenks
angewendet (Abb. 4.28). Das Referenzbild wurde mit dem Bild der sprunghaften Variation verglichen,
indem die Bildschwerpunkte der 46 Spots voneinander subtrahiert wurden. Das Resultat ist 1000-fach
iiberhéht in Abb. 4.29 dargestellt *3. Neben dem obstruktionsfreien Fall der PMAS-Optik wurde der Fall
einer Zentralabschattung von 25 % (INTEGRAL/WYFFOS) simuliert.

BDer Einzelspot nahe der Bildmitte in Abb. 4.29 ist aus numerischen Griinden erforderlich und bedeutungslos.
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Abbildung 4.29: Bildschwerpunktverschiebung auf simuliertem Chip durch gemessene Strahlungsum-
verteilung beim Faserschwenk. Oben obstruktionsfrei, unten 25 % Zentralabschattung. Die Balken ge-
ben Richtung und Betrag der Verschiebung an. Sie sind 1000-fach iberhoht, die kleinste Teilung der
Randskalierung entspricht 0.1 Pixeln.
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Verschiebung Ohne Obstruktion | 25 % Obstruktion
Minimum [Pixel] 0.014 0.000
Maximum [Pixel] 0.279 0.210
Median [Pixel] 0.071 0.055
Mittelwert [Pixel] 0.082 0.064
Standardabweichung [Pixel] | 0.054 0.050

Tabelle 4.13: Statistik der simulierten Spotverschiebungen aus Abb. 4.29.

Mit und ohne Obstruktion resultieren aus dem 4.3 % groBen Umverteilungseffekt Bildschwerpunktver-
lagerungen von bis zu 0.3 Pixeln. Gleichzeitig gibt es Feldpunkte ohne erkennbare Verschiebung, weil
sie kleiner ist als ein Pixel.

Ohne Abschattung: Abweichungen bis zu ca. 0.3 Pixeln ohne erkennbaren Trend.

Mit 25 % Abschattung: Verschiebungen hier geringfligig kleiner. Moglicherweise eine Konsequenz
der Abschattung: Das sich durch den Faserschwenk stark d&ndernde Profilzentrum wird ausgeblen-
det. Die Obstruktion erzeugt allerdings einen fotometrischen Fehler: Wahrend die geometrische
Flachenabschattung 6.25 % betrégt, ist der Lichtverlust aufgrund der nicht isotropen Abstrahlcha-
rakteristik der Faser 11.1 + 0.1 %.

Durch eine geringe Lichtumverteilung im Faseraustrittsprofil werden Bildschwerpunktverschiebungen
von 0.3 Pixeln mdglich. Bei dicht beieinanderliegenden Spektren wie z.B. bei MPFS ist eine Profil-
verschiebung von 0.3 Pixeln im Vergleich zu einem gegenseitigen Abstand von drei Pixeln nicht ver-
nachléssigbar. Da ein Flatfield als Grundlage fiir die Extraktion dient, erzeugt ein Auswandern des
tatséchlichen Spektralprofils aufgrund der PSF-Variation einen fotometrischen Fehler. Hinzu kommt ge-
gebenenfalls eine Modulation durch zentrale Abschattung. Wird im Fall dichtliegender Spektren optima-
le Extraktion durch Profilfitting angewendet (Becker et al 2000 [13]), erzeugt die Variation der Form des
Instrumentenprofils neben der Bildschwerpunktverschiebung weitere Fehler:

e Fotometrische Fehler durch Profilvariation zwischen Eichstern- und Objektaufnahme.

e Reduzierung der Ortsauflosung durch FluBverteilung in benachbarte Bildelemente (Allinton-Smith,
Content 1998 [2]).

PMAS besitzt keine Zentralabschattung, so dal? fotometrische Modulationen weitgehend auszuschlie-
Ren sind. Die Mitfuihrung des Spektrografen am Teleskop erlaubt einen starren Faserkanal. Hierdurch
fallen Effekte der Fasermitbewegung fort. Sowohl die Bildortwanderung als auch die Variation des In-
strumentenprofils aufgrund von zeitlichen Instabilitdten im Faseraustrittsprofil werden weitestgehend
unterdriickt.
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4.4 Theoretische Effizienz von PMAS

Die maximalen Effizienzen der Optik (von Feldoptik bis zum CCD, Wellenldnge 5000 A) betragen bei
MPFS 7% und bei INTEGRAL/WYFFOS 15%. Der Vergleich mit Designdaten und Modellannahmen
von PMAS ergibt folgendes Bild:

Komponente Effizienz [%] | Bemerkungen

Feldoptik, Reflexonsverluste 92 Abschdtzung Glas-Luft-Flachen (vergiitet)
Linsenarray 90 Reale Punktbildfunktion

Faser, Transmission 99 Abschdtzung nach unten

Faser, FRD 97 gemessen

Spektrograf, Transmission 90 Designdaten

Spektrograf, Reflexionsverluste | 0.88 Abschétzung Glas-Luft-Flachen (vergitet)
Gitter 0.85 Annahme

GESAMT 53 %

Tabelle 4.14: Abschatzung der PMAS-Effizienz.

Am Teleskop (2 Spiegel mit je 85 %, Atmosphére 85 %, CCD mit 80 %) ergibt sich die Gesamteffizi-
enz zu 26 %. Im Vergleich mit den Messungen an den existierenden Instrumenten ist die Effizienz der
PMAS-Optik (von Feldoptik bis zum Spektrografen) um Faktoren von 3.5 (INTEGRAL/WYFFOQOS) bis
7 (MPFS) hoher. Hierbei handelt es sich um Idealwerte: Die angenommene, maximale Gittereffizienz
wird nur fiir die Blaze-Wellenldnge erreicht. Dies war bei den erfolgten Beobachtungen nicht der Fall.
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