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Dem Seeing
ein Schnippchen schlagen

Adaptive Optik in der Astronomie, Teil I

VON STEFAN

Mit innovativer Technik und zukunftsweisenden Schliisseltechnolo-
gien versuchen Astronomen, erdgebundene Teleskope so scharf zu
stellen, als wdren sie im Weltraum. Es geht um die Herausforderung,
die storenden optischen Einfliisse der Atmosphdre zu beseitigen.

onnen erdgebundene Telesko-
er die Astronomie weiter vor-

an bringen? Oder wird dies den
Nachfolgern erfolgreicher Weltraumtele-
skope wie HUBBLE, ROSAT oder SoHO vor-
behalten bleiben? Ein wichtiger Faktor in
der Abwigung zwischen den Standorten
Weltraum oder Erdboden ist die erreich-
bare Winkelauflosung. Gerade hier hat
sich der Vorteil der Weltraumteleskope
in den letzten Jahren deutlich verringert
und liegt zur Zeit eindeutig bei den erd-
gebundenen Grofsteleskopen. Der Grund
dafiir ist die inzwischen ausgereifte Tech-
nik der Adaptiven Optik.

Normalerweise verhindert das »See-
ing¢, die Bildverschlechterung aufgrund
der Luftunruhe, das Erreichen des maxi-
mal moglichen Winkelauflésungsvermo-
gens eines Teleskops, welches durch die
Beugungsgrenze gegeben ist. Diese steigt
linear mit dem Spiegeldurchmesser und
nimmt umgekehrt proportional zur Wel-
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lenlinge ab. Die Beugungsgrenze eines
modernen Grofiteleskops, dessen Haupt-
spiegel einen Durchmesser von acht bis
zehn Metern aufweist, liegt im sichtbaren
Bereich (Wellenldnge 550 nm) bei 0.015
Bogensekunden. Selbst unter den besten
atmosphdarischen Bedingungen erzielt
man hingegen lediglich etwa 0.5 Bogen-
sekunden. Mit der Adaptiven Optik ldsst
sich demnach das Auflésungsvermogen
dieser Teleskope, sprich die Bildschirfe,
um mehr als eine Grofenordnung stei-
gern — und das bei vergleichsweise ge-
ringen Kosten. Heute sind alle GrofSte-
leskope, wie Susaru, das VLT, Keck und
GemINI, mit Adaptiver Optik ausgestattet.
Diese ermoglicht es, optische Storungen
der turbulenten Atmosphire in Echtzeit
zu korrigieren. Jiingste Aufnahmen die-
ser Teleskope mit eingeschalteter Adapti-
ver Optik tibertreffen die Auflosung des
Weltraumteleskops HUBBLE (siche Abb.
laundb).

HIPPLER UND MARKUS KASPER

Nimmt man die ersten erfolgreichen
Beobachtungen mit den groflen opti-
schen Interferometern wie dem VLT-In-
terferometer (siche SuW 3/2003, S. 24)
oder dem KEeck-Interferometer hinzu, so
zeigt sich, dass die bodengebundene As-
tronomie mehr als konkurrenzfihig ist.
Dabei ist zu beachten, dass die Auflosung
bei Interferometern mit dem Abstand
der Teleskope zunimmt und die Adaptive
Optik dariiber hinaus den Kontrast ver-
bessert.

In dieser zweiteiligen Artikelserie wird
der aktuelle Stand der Forschung und
Technik der Adaptiven Optik in der As-
tronomie dargestellt. Alle aktuellen Pro-
jektstudien zum Bau der nichsten Gene-
ration erdgebundener Teleskope sehen
die Adaptive Optik als integralen Be-
standteil und somit als Schliisseltechno-
logie in der Teleskopoptik vor. Projekte
wie das 30-m-TMT und das 100-m-OWL
sind nur zwei Beispiele.

Die Anfange

Im Jahre 1953 legte Horace W. Babcock,
damals am Mount Wilson Observato-
ry, mit seinem Aufsatz »The Possibility
of Compensating Astronomical Seeing«
(»"Die Moglichkeit der Kompensation des



Didaktisches Material zu

diesem Beitrag:
www.wissenschaft-schulen.de
und www.suw-online.de

n Abb. 1: links - die Spiralgalaxie
NGC1097, Komposit aus drei Na-
hinfrarot-Wellenldngen (J, H und
K), aufgenommen am VLT mit der
Infrarotkamera Naco. Als Leit-
stern fiir die Adaptive Optik wur-
de der Galaxienkern benutzt. Die
Auflosung ist besser als 0.14.
(Bild: Eso)
rechts - die Spiralgalaxie NGC
1097 im nahen Infrarot (3J-
Band), aufgenommen mit dem
Teleskop GEMINI-SoutH ohne Ad-
aptive Optik. Die Auflosung be-
tragt etwa 0”5. (Bild: GEmINI Ob-
servatory/Noao/Abu Team)

astronomischen Seeings«) die Grund-
lagen fiir die moderne Adaptive Optik
(AO) in der Astronomie. Allerdings wa-
ren die technischen Moglichkeiten noch
nicht ausreichend, um seine Ideen in die
Tat umzusetzen. Erst Anfang der neunzi-
ger Jahre wurde das erste astronomische
AO-System, COME-ON, am 3.6-m-Tele-
skop der Eso auf La Silla (Chile) in Betrieb
genommen. In den siebziger Jahren wa-
ren nicht-6ffentliche Forschungen und
Entwicklungen auf diesem Gebiet unter
anderem im Rahmen des amerikanischen
SDI-Programms (»Star Wars«) schon ei-
nen Schritt weiter. Als auch Astronomen
Anfang der 90er Jahre Laserleitsterne fur
die AO vorschlugen und der Kalte Krieg
dem Ende zu ging, wurden die meisten
bis dahin geheimen Forschungsergebnis-
se der Offentlichkeit preisgegeben.

Licht und Luft
Um zu verstehen, wozu eine AO iiber-
haupt notig ist und wie Sternenlicht
von der Erdatmosphire gestort wird, ist
ein kurzer Blick auf die physikalischen
Grundlagen der Ausbreitung elektro-
magnetischer Wellen sowie auf die Phy-
sik der Erdatmosphire notwendig. Sicht-
bares Licht besteht aus elektromagneti-
schen Wellen, ebenso wie Rontgenstrah-
lung oder Radiowellen. Elektromagne-
tische Wellen kann man sich als Sinus-
wellen vorstellen mit einer Wellenldnge,
die dem Abstand benachbarter Maxima
entspricht. Die Frequenz einer elektro-
mag-netischen Welle gibt die Anzahl von
Schwingungen pro Sekunde an.
Zwischen der Geschwindigkeit einer
elektromagnetischen Welle in ihrem Aus-
breitungsmedium ¢, ihrer Frequenz f und
ihrer Wellenldange A besteht folgender Zu-

Statistische Temperatur-
schwankungen erzeugen
kleine Anderungen im
Brechungsindex der Luft

sammenhang: ¢ = 4 X f. Im Vakuum ist ¢
= ¢y ~ 3 X 108 m/s. In Materie, also bei-
spielsweise in Luft, ist c dagegen um einen
Faktor n kleiner (c = ¢o/n). Die Zahl n wird
Brechungsindex genannt. Sie hdngt unter
anderem vom Material, der Temperatur
und der Wellenldnge ab. Fiir gelbes Licht
der Wellenlidnge 589 nm betrigt der Bre-
chungsindex von Wasser der Temperatur
20 °C genau n = 1.333, fiir Luft derselben
Temperatur und Normaldruck betrdgt n
dagegen nur n = 1.00027. Tritt Licht einer
Wellenldnge von einem optisch diinnen
Medium mit Brechungsindex n, in ein op-
tisch dichteres Medium mit Brechungsin-
dex n, (ny <n,) gilt das Snellius'sche Bre-
chungsgesetz sina [sin f=n, [ny =¢; |
¢, fiir den Einfallswinkel a und den Aus-
fallswinkel 3, und das Licht wird zum Lot
hin gebrochen. Im umgekehrten Fall wird
es bis zu einem maximalen Grenzwin-
kel vom Lot weg gebrochen. Wird der
Grenzwinkel iiberschritten, tritt Totalre-
flexion ein und es gilt @ = —f3. Daraus ldsst
sich erahnen, wie die Erdatmosphare ein-
fallendes Sternlicht beeinflusst — ndmlich
iiber den mit der Temperatur und somit
der Dichte der Luft variierenden Bre-
chungsindex (Abb. 2).

Zusammensetzung und vertikale
Struktur der Erdatmosphare

Die Hauptbestandteile der Erdatmo-
sphire sind Stickstoff mit ca. 75 Pro-
zent, Sauerstoff mit ca. 23 Prozent, Ar-
gon und Kohlendioxid. Diese Gase ma-
chen ca. 99.98 Prozent der trockenen Luft
aus. Hinzu kommen noch als Spurenga-
se Helium, Neon, Krypton, Schwefeldio-
xid und molekularer Wasserstoff. Je nach
Temperatur enthilt die Luft noch Wasser-
dampf, Aerosole, Ozon, Stickoxide (»sau-

\ /

Abb. 2: Zur Entstehung optischer
Turbulenz.
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Luftbewegung fi
erzeugt statistische
Temperatur- (_)
schwankungen
[
Fluktuationen Optische
des Brechungsindex Turbulenz

rer Regen«) und so weiter. Nun werden
diese Bestandteile nicht ihrem Gewicht
nach aufgeschichtet, sondern, zumindest
in der so genannten Homosphire, den
unteren 80 Kilometern der Atmosphi-
re, durch Wind, Stiirme und Konvektion
(warme Luft steigt auf, kalte Luft steigt
ab) gut durchmischt. An die Homosphire
schlieft sich die Turbopause und danach
die Heterosphire an. In der Heterospha-
re findet man Schichten mit hoher Kon-
zentration von Natrium, die man mit Na-
triumlasern zum Leuchten anregen kann,
dies wird im zweiten Teil behandelt.

Fur die Adaptive Optik ist vor allem
die Troposphire von Interesse. Hier ent-
stehen durch die unterschiedliche Erwar-
mung von Wasser und Land durch die
Sonne Druckunterschiede (warme Luft
ist leichter als kalte Luft und steigt kon-
vektiv auf), die durch horizontale Win-
de ausgeglichen werden. Dabei zeigt die
Windrichtung grob von Hoch- zu Tief-
druckgebieten. Winde und Konvektion,
das Wetter sowie der tdgliche Tag- und
Nachtverlauf sind fiir eine turbulente
Durchmischung der Troposphére verant-
wortlich.

Turbulenz in der Atmosphare

Schon Isaac Newton schrieb 1704 in sei-
nem Buch »Opticks«: »Denn die Luft,
durch welche wir nach den Sternen bli-
cken, istin bestandigem Erzittern, wie wir
an der zitternden Bewegung der Schatten
hoher Tiirme und aus dem Flimmern der
Fixsterne erkennen.« Zittrige Bewegun-
gen, oder modern ausgedriickt: turbulen-
te Stromungen, sind in mancher Hinsicht
bis heute unverstanden. Turbulenz kann
sowohl chaotisch aber auch »einfach« nur
verwirbelt und deterministisch sein. Zur
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Definition

Abhangigkeiten

Typische Werte

Atmospharische
Kohdrenzldange bzw.
Fried-Parameter r,

Durchmesser eines Kreises in
dem der mittlere quadratische
Fehler der Phasenst6rungen

~ J6/5
~ (sec 2)73/5

0% = 1 rad? ist

Kohdrenzzeit 7,

Kleinste Turbulenzzelle (eddy)
bzw. »inner scale« [,
Modell

GroRte Turbulenzzelle (eddy)
bzw. »outer scale« L
Modell

Isoplanatischer Winkel @,

Zeitinterval tiber die die mittlere
quadratische Anderung der Pha-
senstérungen o? = 1 rad? ist

Bestimmt den oberen Giiltig-
keitsbereich im Kolmogorov-

Bestimmt den unteren Giiltig-
keitshereich im Kolmogorov-

Winkeldistanz iiber die der mitt-

~ )6/5
~ (sec z)3/5

= 0.3 1o/Viying

lp = Ly (Re)3/4

Ly beeinflusst die Scin-
tillation (Amplitudenva-
riationen im Sternlicht)

Variiert stark mit der
Hohe der turbulenten
Schicht

~ 0.3 (cos z) ry/h

lere quadratische Fehler der Pha-
senstérungen ¢? = 1 rad? ist

Seeingbegrenzte Halbwertsbrei- FWHM, = 4/r, ~ A7V
te einer Punktquelle FWHMg
Beugungsbegrenzte Halb- FWHM,, = /D Airymuster hangen von

wertsbreite einer Punktquelle
FWHM,,

Turbulenzstarkefunktion (2

Strehlzahl S

Bestimmt die Stérke (Amplitude)
der Phasenfluktuationen

Verhaltnis der Peakintensitaten
einer Punktabbildung mit und
ohne Aberrationen

der GroRRe der Sekundar-
spiegel ab

Hangt in komplexer
Weise von der Hohe
tiber dem Erdboden ab
S=e

(fiir gauBa@hnliche

Aberrationen
und S > 0.1)

rp,=0.1-03m
im sichtbaren Spektralbereich
rp,=03-15m

im infraroten Spektralbereich

t, =1 -7 ms im sichtbaren Spektralbereich
t, = 4 - 20 ms im infraroten Spektralbereich

lpy=~1mm-~1cm

Ly=~1m-~100m

Einige Bogensekunden im sichtbaren
Spektralbereich; einige zehn Bogensekunden
im infraroten Spektralbereich

A=1pm, ry=0.3m=>
FWHM; = 0.69 Bogensekunden
A=1um,D=8m=>
FWHM,,= 0.026 Bogensekunden

5 10716 m=2/3 (Bodenschicht)
11076 m2/3 (8 km iiber dem Teleskop)

S > 0.8 (sehr gute AO, Phasenfluktuation
< 1/14)

S < 0.01 (Seeing begrenzt im sichtbaren
Spektralbereich fiir D = 8 m)

A = Wellenldnge in Metern; D = Teleskopdurchmesser in Metern; z = Zenitabstand in Grad; rad = Radiant; h: mittlere Héhe der turbulenten Schicht;
© = Winkelabstand zwischen Beobachtungsobjekt und AO-Referenzstern; o? = Varianz der Phasenfluktuationen einer Lichtwelle;

Re = Reynoldszahl.

u KenngréRen der Adaptiven Op-
tik.

n Abb. 3: Stromungsverhalten tiber
einer Stufe. In der Nahe der Stufe
entstehen je nach Reynoldszahl
komplexe Temperatur-, Druck-
und Stromlinienmuster. Die Rey-
noldszahl Re nimmt nach unten
hin zu. (Bild: The Virtual Album
of Fluid Motion)

Temperaturverteilung

Druckverteilung

PSR E ;
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physikalisch-mathematischen Beschrei-
bung der Turbulenz gibt es unterschied-
liche Ansitze. Der alteste Ansatz wurde
1824 von Claude Navier, einem Professor
tir Mechanik an der Ecole Polytechnique
in Paris, und 1845 von George Stokes, ei-
nem Professor fiir Mathematik in Cam-
bridge gefunden. Die beiden fanden un-
abhingig voneinander ein System gekop-
pelter partieller Differentialgleichungen.
Will man danach eine dreidimensiona-
le Berechnung der Turbulenz durchfiih-
ren, so benotigt selbst ein leistungsfahi-

ger Computer, je nach der Auflosung der
Rechnung, mehrere Monate. Das ist nur
selten praktikabel.

Eine andere Herangehensweise zur
Beschreibung der Turbulenz beruht auf
einer statistischen Betrachtung und wur-
de von Osborne Reynolds (1842-1912)
aufgestellt. Die Reynoldszahl ist ein Maf§
tiir die Stdrke der Turbulenz. Ein weiteres
Modell wurde von dem russischen Ma-
thematiker Andrei Kolmogorov (1903-
1987) aufgestellt. Seinem Modell zufolge
entsteht die Turbulenz durch Energiezu-

Druckverteilung — Isobaren




fuhr in groflen Luftballen (Engl. eddies)
mit der charakteristischen Grofe Ly, um
schlieflich in immer kleinere Luftballen
der charakteristischen GrofSe [ zu zerfal-
len, von denen die Energie iiber Viskositat
in Warme tberfihrt wird (Dissipation).
Das Kolmogorov-Modell (Abb.4) bildet
die Grundlage zur Beschreibung atmos-
phirischer Turbulenz in der AO und wird
in der Regel durch Messdaten gut besta-
tigt. Typische Werte an astronomischen
Standorten liegen fiir L, im Bereich von
einhundert Metern und fiir [, im Bereich
mehrerer Millimeter.

Die Existenz turbulenter Wirbel in
der Erdatmosphire ldsst sich auch an der
Reynoldszahl Re der Luft ablesen. Sie cha-
rakterisiert, ob eine Stromung laminar
(turbulenzfrei) oder turbulent ist. Re ist
definiert als Re = vLd/m, mit der Windge-
schwindigkeit v, dem Viskositdtsmodul
m, der charakteristischen Lange L und der
Luftdichte d. Setzt man fiir diese Grofen
realistische Werte ein, beispielsweise v =
2m/s, my; = 1.7 X 10° Ns/m?2, L = 20 m
und die Luftdichte d = 1.25 kg/m?, ergibt
sich die Reynoldszahl zu etwa drei Millio-
nen. Der Ubergang von laminarer zu tur-
bulenter Stromung findet im Bereich Re ~
2000 statt (kleine Reynoldszahlen zeigen
laminare, grofle turbulente Stromungen
an). Zur Veranschaulichung ist in Abb.
3 der Einfluss der Reynoldszahl auf das
Stromungsverhalten einer Flussigkeit
dargestellt.

Kolmogorov zufolge ist die meiste ki-
netische Energie in den grofen Turbu-
lenzzellen enthalten. Kleinere Turbulenz-
zellen enthalten deutlich weniger Ener-
gie. Ubertrdgt man diese Feststellung auf
die optische Turbulenz (Abb. 5), so zeigt
sich, dass ebene Lichtwellen von kleinen
und grofen Turbulenzzellen deformiert
werden. Die stirksten (negativen) Effekte
werden jedoch von den energiereichsten,
groflen Turbulenzzellen verursacht.

Abb. 5 zeigt schematisch, wie die at-
mosphirische Turbulenz, im Folgenden
Seeing genannt, das Bild eines Sterns ver-
andert. Die beugungsbegrenzte Punkt-
bildfunktion des hier als punktformig
angenommenen Sterns (gelb) wird zu ei-
ner Seeing-Scheibe verschmiert. Die In-
tensitdt im Zentrum der Seeing-Scheibe,
Igeeing ist meist deutlich geringer als die
Inten51tat im Zentrum der ungestorten
Punktbildfunktion, I,,. Das Verhiltnis
I5ecing/Ia0 Wird Strehlverhaltnis S genannt
(Abb. 6). Es liegt zwischen 0 und 1. Je ge-
ringer die Bildqualitit, desto geringer das
Strehlverhaltnis. An modernen Grofitele-
skopen liegt die Strehlzahl im sichtbaren
Spektralbereich in der Regel unter 0.01.

Eine weitere Grofe, der so genannte
Friedparameter r,, beschreibt die Grofe
der Seeing-Scheibe. Streng definiert gibt

Windgeschwindigkeit nimmt im laminaren Bereich

Y

immer weiter zu, bis Turbulenz einsetzt

giiltiger
Bereich

Abb. 4: Mechanisches Modell der
Turbulenz nach Kolmogorov.

Energiezufuhr

Energie-
transfer

19G4LM B18uULa)y Jawwt ul Bryreuspessey
U)|eHBZ 19gULM 29049

Warmeabfuhr v
Warme

n Abb. 5: Einfluss warmer und kal-
ter Turbulenzzellen auf Lichtwel-
len.

einfallende ebene Wellenfront

warme
Luft

harsche

~Turbulenze

gestorte Wellenfront w
T

dieser Parameter die Linge an, tiber wel-
che die mittlere Abweichung der Licht-
wellen von der ebenen Welle nicht grofSer
als die Standardabweichung von einem
Radian ist. Ein solcher Wellenfrontfeh-
ler entspricht einem Strehlverhaltnis von
ewa 0.3. In diesem Fall zeigen punktfor-
mige Objekte noch einen fast geschlos-
senen ersten Bewegungsring im Fokus
eines Teleskops. Der Friedparameter r,
kann auch aus der Halbwertsbreite der
Punktbildfunktion eines Teleskops bei
Beobachtung durch die Erdatmosphire
bestimmt werden. Es gilt: r, = Wellenlin-
ge/Seeing. Je nach Beobachtungsstandort
und nichtlichen atmosphirischen Be-
dingungen ergibt sich ein Seeing von der
Grofenordnung einer Bogensekunde.
Daraus ergibt sich fiir sichtbares Licht
der Wellenldange 500 nm ein r, von 10 cm.
Benutzt man fiir die Beobachtung ein Te-
leskop mit beispielsweise acht Metern
Durchmesser, so ist die mittlere Abwei-
chung der Lichtwellen deutlich grofer als

kalte
Luft

ein Radian und die durch das Strehlver-
haltnis beschriebene Abbildungsqualitit
nahe null. Die Zeitskala, auf der sich die
atmospharische Turbulenz umdie Strecke
0.31, weiterbewegt hat, wird Kohirenz-
zeit 7, genannt. Stellt man sich die Turbu-
lenz als eingefrorenes Muster vor, das mit
der Windgeschwindigkeit v, iiber das Te-
leskop geblasen wird, so gilt 7, = 0.37/v,.
Dieser Fall wird als Taylors frozen turbu-
lence-Hypothese bezeichnet. Im sichtba-
ren Spektralbereich ergibt sich mit r,= 10
cmund v, = 10m/s ein 7, von 3 ms.

Da die Adaptive Optik die von der At-
mosphire verursachten Stoérungen anden
Lichtwellen korrigieren soll, ergeben sich
zwei fundamentale Regelparameter. Die
raumliche Korrektur muss mindestens in
1, und die zeitlich Korrektur mindestens
in 7, Abstdnden erfolgen. Fiir ein 8-m-Te-
leskop ergibt sich die Anforderung von
ca. (8m/ry)? = 6400 Korrekturelementen
und eine Korrekturfrequenz von ca. 333
Hz im sichtbaren Spektralbereich. Fiir in-
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B Ino > —_ PSF eines 8-m-Teleskops
5 bei 2.2 um
= —— 0”5 Seeing-Scheibe
0.15 [ Strehlverhiltnis: g
| S= ISeeing
i Ino
2010
3 i —>| |<«—— Auflésungsvermdgen (1/D)
S i (Airy-Scheibchen)
0.05
0
- 1 1 1 1 I 1 1 1 l 1 1 1 1 l 1 1 1 1
-1.0 -0.5 0 0.5
Winkelabstand in Bogensekunden
u Abb. 6: Die Punktbildfunktion frarotes Licht mit einer Wellenldnge von
(PSF) gibt die Lichtintensitat ei- 2.2 um reduzieren sich die Anforderun-
nes Sternbilds in Abhédngigkeit —gen aufgrund des fiinfmal groferen r, auf
der Entfernung von dessen Mit- etwa 200 Korrekturelemente und 70 Hz.
telpunkt an. Die Punktbildfunk-
tion eines nicht von der Atmos- Wie man Sternenlicht glattbiigelt
phdre gestorten Bildes (blau) Wie glittet man mit Hilfe der Adaptiven
zeigt, dass die Intensitit des Optik gestorte Lichtwellen und macht
Sternlichts mehr auf das Zentrum  aus Bildern, die vom Seeing verschmiert
konzentriert ist als in einem ge-  sind, beugungsbegrenzte Bilder? Indem
storten Bild (rot). An diesen bei- man in den optischen Strahlengang des
den Kurven lassen sich mehrere  Teleskops ein Korrekturelement (defor-
KenngroRen der Adaptiven Optik mierbarer Spiegel) einbaut, welches mit
definieren. einem Wellenfrontsensor einen geschlos-
Licht vom
Teleskop
\/\\ﬁ\\,\%;m\h\k/k Gestorte
Deformierbarer Lichtwelle
Spiegel
i \‘\\ Strahlteiler
L = Korrigierte
Echtzeit- Lichtwelle
computer

sensor
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senen Regelkreis bildet! Hierbei misst der
Sensor die Wellenfrontfehler hinter dem
Korrekturelement und fiihrt diese — nach
entsprechender Konvertierung in Spie-
gelansteuersignale im Echtzeit-Computer
—wieder an das Korrekturelement zuriick
(Abb. 7).

Die rdumliche und zeitliche Auflo-
sung des Regelkreises miissen den oben
besprochenen Anforderungen geniigen.
Wegen der deutlich geringeren Anforde-
rungen beobachten die meisten mit Ad-
aptiver Optik ausgestatten Instrumente
im nahen Infrarot. Aufgrund der gerin-
gen Dispersion der Atmosphire kann
aber der sichtbare Spektralbereich fiir
die Messung der Wellenfront verwendet
werden, ohne das fir die Instrumente
wichtige infrarote Licht zu verschwen-
den. Daher besitzen Adaptive Optiken
in der Regel einen Strahlteiler hinter dem
Korrekturelement, welcher das Licht auf
den Wellenfrontsensor und das Messin-
strument aufteilt. Ein weiteres wichtiges
Element des Regelkreises ist der Echtzeit-
computer, dessen Aufgabe es ist, aus den
Sensordaten die optimale Ansteuerung
des Korrekturelements zu berechnen.

Im Folgenden werden die verschiede-
nen gebriuchlichen Typen von Wellen-
frontsensoren und Korrekturelementen
vorgestellt.

Der Shack-Hartmann-
Wellenfrontsensor

Die Hartmann-Methode wurde im Jahr
1900 von Johannes Hartmann (1865—
1936) entwickelt, damals Professor fiir
Astronomie in Potsdam. Zum Testen ei-
ner optischen Linse wird hierbei eine Mas-
ke mit Lochern benutzt, welche hinter der
Linse angebracht wird. Durch jedes dieser
Locher lasst sich eine Abbildung erzeu-
gen. Die Position dieser Abbildung auf
dem Bildschirm hingt von der lokalen
Neigung der Lichtwellenfront tiber der
Lochmaske ab. Ende der sechziger Jahre
hatten Ben Pratt und Roland Shack von
der Universitdt von Arizona die Idee, die
Hartmann-Locher durch kleine, in einem
Gitter angeordnete Linsen zu ersetzen.
Dies hat den entscheidenden Vorteil, dass
man unter Verwendung eines Strahlteilers
gleichzeitig die Linse (oder das Teleskop)
normal benutzen und mit dem Sensor
ihre optische Qualitit vermessen kann.
Bei der klassischen Hartmann-Methode
liegt die Maske hingegen direkt auf dem
Spiegel oder der Linse des Teleskops.

Ein Shack-Hartmann-Sensor (SHS) un-
terteilt die Wellenfront in ein Gitter klei-
nerer Bereiche, welche durch die Mikro-
linsen individuell abgebildet werden und

Abb. 7: Funktionsprinzip einer
Adaptiven Optik.
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ein Gitter von Punktbildern erzeugen
(Abb. 8). Die laterale Verschiebung dieser
Punktbilder misst lokale Wellenfrontnei-
gungen {iber den Flichen der Mikrolin-
sen. Sie wird auf vorher bestimmte Re-
ferenzpositionen bezogen, welche einer
perfekt ebenen Welle entsprechen. Aus
den lokalen Neigungen, mathematisch
gesehen also den ersten Ableitungen der
Wellenfront, lasst sich dann der Wellen-
frontfehler bestimmen.

Die einzelnen Mikrolinsen des Gitters
messen typischerweise einen Millime-
ter (Abb. 9), die Positionen der Punktbil-
der werden mit CCD-Kameras gemessen.
Modernste CCDs fiir die Adaptive Optik
besitzen bis zu 128 Pixel X 128 Pixel und
lassen sich 2000-Mal pro Sekunde ausle-
sen.

Der Curvature-Wellenfrontsensor

Der erste Curvature (= Kriimmungs)-Wel-
lenfront-Sensor (CWS) wurde Anfang der
neunziger Jahre von Francois Roddier
an der University of Hawaii entwickelt.
Dank seiner exzellenten Leistungsfihig-
keit, insbesondere in AO-Systemen mit
wenigen Korrekturelementen, wurde der
CWS schnell so populdr wie der SHS. Die
Idee des CWS besteht darin, die Intensi-
tatsverteilung in zwei Ebenen zu messen,
einmal vor dem Fokus und einmal nach
dem Fokus. Die Differenz beider Bilder ist
ein Maf$ fiir die Kriimmung der Wellen-
front, mathematisch betrachtet ihre zwei-
te Ableitung. Das Prinzip ist in Abb. 10

A

Linsenraster Wellenfront

schematisch dargestellt. Die in den beiden
Ebenen A und B gemessenen Intensitdten
kann man sich als defokussierte Bilder
der Teleskop-Pupille vorstellen. Eine ge-
storte, gekriimmte Wellenfront fithrt zu
einer erhohten Intensitit in A und zu ei-
ner verringerten Intensitit in B. Aus dem
lokalen Kontrast in den beiden Bildern er-
gibt sich die Kriimmung der Wellenfront.
Anden Rindern lasst sich die Verkippung
(Engl. tilt) der Wellenfront bestimmen.

Der Abstand der beiden Messebenen A
und Bvon der Fokalebene ist ein wichtiger
Parameter des CWS, um auf unterschied-
liche Seeing-Bedingungen sowie Hellig-
keit und Winkeldurchmesser der Refe-
renzquelle Riicksicht zu nehmen. Dieser
Parameter wird oft auch optische Verstar-
kung (optical gain) genannt. Je kleiner der
Abstand der Messebenen zum Fokus ist,
desto geringer ist das Rauschen des CWS.
Gleichzeitig wird jedoch der dynamische
Messbereich verkleinert. Man kann somit
den CWS im laufenden Betrieb an die je-
weiligen Bedingungen anpassen.

Der CWS besteht in der Regel aus ei-
nem Mikrolinsen-Array, von dem opti-
sche Glasfasern das Licht direkt auf Pho-
todioden (sogenannte Avalanche Photo
Diodes, APD) lenken. Die Empfindlich-
keit heutiger APDs dhnelt derjenigen
von CCDs. Jedoch haben APDs einen
entscheidenden Vorteil: Es gibt bei ih-
nen kein Ausleserauschen. Damit sind
sie auch bei sehr hohen Ausleseraten im
Kilohertz-Bereich bestens einsetzbar. Die

Fokus

Abb. 8: Messprinzip des Shack-
Hartmann-Wellenfrontsensors
(SHS). Die einfallende, durch die
Atmosphdre gestorte Lichtwelle
wird von einem Mikrolinsenarray
in kleinere Flichen zerlegt. Jede
Mikrolinse erzeugt ein Bild, des-
sen Zentrum entsprechend der
Neigung der Wellenfront iiber der
Mikrolinse gegeniiber einer Refe-
renzposition verschoben ist.

Abb. 9: Vier Shack-Hartmann-
Mikrolinsenarrays, eingedruckt
auf eine diinne Epoxidfolie und
aufgeklebt auf eine Glasplatte.
Die hexagonalen Mikrolinsen ha-
ben Durchmessern von 0.5 mm
(rechts) bis 1 mm (links).

n Abb. 10: Messprinzip des Curva-

ture-Wellenfront-Sensors ~ (CWS).
Eine lokal gekriimmte Lichtwelle
erzeugt in der Ebene A eine ho-
here Intensitdt als in Ebene B.
Im hier gezeigten Beispiel liegt
der Fokus der gestorten Licht-
welle vor dem Teleskopfokus. Der
Wellenfrontfehler erscheint als
Intensitatsdifferenz der beiden
Bilder A-B.
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Pupille

u Abb. 11: Vereinfachtes Messprin-
zip des Pyramiden-Wellenfront-
Sensors (PWS). Eine lokale Ver-
kippung der Wellenfront in der
Pupille des Teleskops fiihrt zu
einer Verschiebung des Fokus-
punkts der von diesem Punkt
ausgehenden Lichtwelle. Sitzt im
Fokus eine Pyramide (Strahltei-
ler), so féllt der Lichtstrahl nur
auf eine Seite. Betrachtet man
die Intensitdtsverteilung in den
Pupillenbildern, so ist die Inten-
sitdt einmal erhdht (P+) und ein-
mal erniedrigt (P-). Die Intensi-
tatsdifferenz ist ein MaR fiir die
lokale Verkippung der Wellen-
front in der Pupille.

Abb. 12: Deformierbare Spie-
gel mit Piezo-Stack-Aktuatoren
(a) und nach dem Bimorph-De-
sign (b). Piezo-Stack-Aktuatoren
verbinden eine diinne Glasplatte
mit einem Referenzblock. Die Ak-
tuatoren verdndern ihre Lange je
nach angelegter Spannung und
verformen so die diinne Glas-
platte. Bimorphe Spiegel beste-
hen aus einer diinnen Glasplatte,
einer kontinuierlichen Elektrode,
zwei Schichten einer Piezokera-
mik und Steuerelektroden in je
nach Anwendung verschiedener
geometrischer Anordnung. Durch
Anlegen von Spannungen an die
Steuerelektroden verbiegen sich
die keramischen Schichten und
erzeugen so die abgebildeten
Verformungen.

—~ o~~~

Pyramide

Detektor

[/

Kollimator

Abwesenheit des Ausleserauschens fithrt
zu einer bedeutsamen Steigerung der
Empfindlichkeit und damit auch zu einer
besseren Himmelsabdeckung. Das ist der
Hauptvorteil des CWS gegentiber ande-
ren auf CCDs basierenden Wellenfront-
sensoren.

Der Pyramiden-Wellenfrontsensor
Flexibilitit und Leistungsfdhigkeit bei
vielen Freiheitsgraden soll der Pyramiden-
Wellenfront-Sensor (PWS) verbinden, ein
von Roberto Ragazzoni an der Universi-
tat Padua 1996 vorgeschlagenes Konzept.
Dieser Sensor beruht auf dem so genann-
ten Foucault-Messerschneidentest, ei-
nem unter beobachtenden Astronomen
gebrduchlichen Test zur Fokussierung
eines Teleskops. Ahnlich dem SHS lie-
fert der PWS ein Signal, das proportional
zur lokalen Neigung der Wellenfront ist.
Auflerdem kann der PWS genau wie der
CWS die optische Verstirkung im laufen-
den Betrieb dndern und sich ebenfalls an
die Beobachtungsbedingungen wie See-
ing, Helligkeit oder Winkeldurchmesser
der Referenzquelle anpassen.

Das Arbeitsprinzip des PWS ist in
Abb. 11 schematisch dargestellt. Mit geo-
metrischer Optik erkennt man, dass ein
gestorter Lichtstrahl die Pyramide (im
Bild als Prisma dargestellt) nicht exakt auf
ihrer Spitze trifft. Dadurch gelangt dieser
Lichtstrahl nur in eine von vier Pupillen
(zur Vereinfachung sind in der Abbildung
nur zwei Pupillen dargestellt). Der Unter-
schied in der Intensitit in den Bildern P+
und P—ist ein Maf$ der Richtung der loka-
len Wellenfrontneigung. Lasst man nun
die Pyramide kreisformig oszillieren, so
fallt der gestorte Lichtstrahl bei einer In-
tegrationszeit die einigen Oszillationen
entspricht, in alle Pupillen. Aus der Dif-
ferenz der Intensititen ergeben sich dann

2 Lagen
Piezokeramik

e R
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die lokalen Wellenfrontneigungen. Die
Amplitude der Oszillationen wird dhn-
lich wie beim CWS als optische Verstar-
kung bezeichnet. Sie erlaubt eine Anpas-
sung der PWS an die aktuellen Beobach-
tungsbedingungen.

Obwohl der PWS genau wie der SHS
die lokale Neigung der einfallenden Wel-
lenfront misst, zeigt er doch ein deutlich
besseres Rauschverhalten in der Regel-
schleife als der SHS. Dies lasst sich da-
durch verstehen, dass der PWS von ei-
ner Verbesserung der Wellenfront iiber
dem gesamten Teleskopspiegel profitiert,
wihrend der SHS durch Beugungseffekte
an den Mikrolinsen eingeschrankt wird.
Ein weiterer Vorteil des PWS-Konzepts
besteht in der Moglichkeit, mit Hilfe des
Zoomobjektivs die Wellenfront in un-
terschiedlichen o6rtlichen Abstinden ab-
zutasten. AufSerdem erlaubt der Einsatz
mehrerer Pyramiden, das Licht mehre-
rer Referenzquellen optisch zu addieren.
Dadurch steht mehr Licht als Mess-Sig-
nal zur Verfiigung. Diese beiden Eigen-
schaften des PWS verbessern entweder
das Rauschverhalten oder erlauben die
Verwendung lichtschwicherer Referenz-
objekte.

Wellenfront-Korrektoren

Der Wellenfront-Korrektor hat die Funk-
tion, die von dem Wellenfrontsensor ge-
messenen Storungen der Wellenfront zu
kompensieren und somit maoglichst ebe-
ne Wellenfronten zu erzeugen. Die An-
zahl der benotigten Korrekturelemente
entspricht normalerweise dem raumli-
chen Abtastraster des Wellenfrontsen-
sors. Der Abstand zwischen zwei Korrek-
turelementen sollte etwa dem Friedpara-
meter 1, bei der Beobachtungswellenlinge
entsprechen. Der Wellenfrontkorrektor
wird in Intervallen von 7,/10 neu gestellt.
In den allermeisten Fillen ist der Wellen-
frontkorrektor einer Adaptiven Optik ein
deformierbarer Spiegel der sich mittels so
genannter Aktuatoren kontrolliert ver-
biegen lasst.

Die verschiedenen Typen solcher de-
formierbarer Spiegel werden im Folgen-
den beschrieben. Dazu ist es sinnvoll,
wichtige Charakteristika zu vergleichen.
Neben der Reaktionszeit und dem Kor-
rekturraster sind dies der dynamische Be-

kontinuierliche
Elektrode

Glas- bzw. Metallplatte

\_/\/\/\/

a J
x Steuerelektroden



reich oder Hub einzelner Aktuatoren, be-
ziehungsweise der gesamten Spiegelober-
flache, der Einfluss einzelner Aktuatoren
auf die Form des ganzen Spiegels (die so
genannte influence function), mechanische
Resonanzfrequenzen, sowie nichtlineare
Effekte wie Aktuatorhysterese und Creep-
Effekt. Der Creep-Effekt beschreibt das
Kriechen eines Aktuators an seine End-
position, nachdem er vorher sehr schnell
einen grofsen Weg zuriickgelegt hat.

Der dynamische Bereich der einzelnen
Aktuatoren ist entscheidend fiir die Kor-
rektur der Phasenstorungen der einfallen-
den Wellenfronten — diese Storungen lie-
gen im Mittel bei etwa = 5 Mikrometern.
Die mechanischen Resonanzfrequen-
zen der Aktuatoren miissen ausreichend
grof sein um Interferenzen mit der Regel-
schleife der AO zu vermeiden.

Deformierbare Spiegel auf der
Basis von Piezo-Aktuatoren
Deformierbare Spiegel dieses Typs be-
stehen aus Piezo-Aktuatoren bzw. an-
einander geklebten Piezo-Aktuatoren.
Letzteres sind so genannte Piezo Stacks,
die den Aktuatorhub vergréfern. Die
Aktuatoren werden mit einem Ende an
einen Glasspiegel geklebt. Das andere
Ende wird mit einer massiven Plattform
verbunden. Der Glasspiegel muss ausrei-
chend dick sein, um flach poliert werden
zu konnen, und gleichzeitig diinn genug,
um sich durch die Aktuatoren verbiegen
zu lassen (Abb. 12).

Piezo-Aktuatoren konnen aus ver-
schiedenen Legierungen hergestellt wer-
den. Ublich sind PZT (eine Mischung
aus Blei, Zirkon und Titan) und PMN
(eine Mischung aus Blei, Magnesium und
Niob). Beide Legierungen konnen unter
elektrischer Spannung expandieren bzw.
kontrahieren. PMN-Piezos zeigen eine
geringere Hysterese (etwa drei Prozent)
und Kriecheigenschaften (creep) als PZT-
Piezos (etwa zehn Prozent Hysterese). Al-
lerdings sind PMN-Piezos in ihrem Ver-
halten sehr temperaturempfindlich. Der
Hub von Piezo-Aktuatoren liegt bei eini-
gen Mikrometern, mit Resonanzfrequen-
zen deutlich iiber einem Kilohertz. Die
Ansprechzeit, also die Zeit zwischen An-
legen einer Spannung und dem Ende der
Ausdehnungs- bzw. Kontraktionsphase,
liegt bei etwa 100 ps.

Aufgrund ihres Durchmessers lassen
sich Piezo-Aktuatoren nur in Abstinden
von einigen Millimetern aneinanderrei-
hen. Typische Werte liegen bei Abstinden
von funf bis sieben Millimetern. Sollen
1000 Aktuatoren mit einem Abstand von
sieben Millimetern auf einem kreisformi-
gen Spiegel angebracht werden, wird die-
ser mit knapp 30 cm Durchmesser schon
recht unhandlich. Verandert man die Lan-

ge eines einzelnen Aktuators, so reagiert
der Spiegel darauf sehr lokal. Benachbar-
te Aktuatoren werden zu ca. 10 Prozent
in ihrer Linge beeinflusst. Deformierba-
re Spiegel mit Piezo-Aktuatoren werden
gewohnlich zusammen mit Shack-Hart-
mann-Wellenfrontsensoren  eingesetzt.
Dabei befinden sich die Aktuatoren je-
weils an den Ecken der Shack-Hartmann-
Teiloffnungen.

Bimorphe Spiegel

Bimorphe deformierbare Spiegel beste-
hen aus einer diinnen Glasplatte, die di-
rekt mit einer Piezokeramikplatte ver-
bunden ist. An den Ecken werden beide
Platten so eingefasst, dass die Resonanz-
eigenschaften dhnlich der Membran einer
gespannten Trommel sind. Die Verbin-
dung zwischen Glas- und Piezokeramik
enthilt eine elektrisch leitfahige Elektro-
de und die Riickseite der Piezokeramik ist
mit Steuerelektroden versehen, die von-
einander unabhingig sind. Legt man an
diese eine elektrische Spannung an, so
entstehen in der Piezokeramik seitwirts
gerichtete Krifte, die zu einer Verbiegung
des Spiegels fithren. Der Kriimmungsra-
dius ist proportional zum Quadrat der
Dicke der Piezokeramik und umgekehrt
proportional zur angelegten Spannung.
Der lokale Hub des Spiegels hidngt hin-
gegen vom Kriimmungsradius und vom
Quadrat des Durchmessers der Steuer-
elektrode ab. Die Resonanzfrequenz ist
proportional zum Kritmmungsradius
und umgekehrt proportional zum Spie-
geldurchmesser.

Diese drei Eigenschaften bimorpher
Spiegel schrinken die astronomische An-
wendung auf Adaptive Optiken niedriger
Ordnung ein. Will man die Anzahl der
Aktuatoren erhohen, ohne die Resonanz-
frequenz zu verdndern, so miisste der
Spiegeldurchmesser kleiner werden, um
den gleichen Korrekturhub zu erreichen.
Der kleinste Spiegeldurchmesser wird
aber durch eine Mindestdicke der Glas-
platte eingeschrinkt, denn diese ist zum
Polieren und Kontaktieren notig. Aus die-
sem Grund gibt es bislang keine bimor-
phen Spiegel im Einsatz mit mehr als 100
Aktuatoren. Bimorphe Spiegel werden
oft zusammen mit Curvature-Wellen-
frontsensoren eingesetzt.

Moewms

Seit einigen Jahren gibt es ein Verfahren
zur Herstellung deformierbarer Spiegel
mit einer sehr groffen Anzahl von Ak-
tuatoren (Eintausend bis 10 Millionen),
das auch recht preiswert ist. Es basiert
auf einer Technologie, die Mems (Mic-
ro-electro-mechanical systems) oder MOEMS
(Micro-optical-electro-mechanical  systems)
genannt wird. Darunter fallt auch der
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Verbindungspfosten

Membranspiegel

Elektrostatisch
verformbare Struktur

Kontinuierlicher MoEms-Spiegel

Abb. 13: Funktionsprinzip eines
Moems-Spiegels.

von Texas Instruments entwickelte und
in vielen Projektoren eingesetzte Digital
Light Processor (DLP). MOEMs werden mit
herkdmmlichen Produktionstechniken
fur Siliziumchips hergestellt. Thre Aktua-
toren werden tiber elektrostatische Krafte
bewegt.

Abb. 13 zeigt das Funktionsprinzip.
Eine Elektrode wird gegeniiber einer Mas-
ke aus einzeln ansteuerbaren Elektroden
angebracht. Die elektrostatische Anzie-
hung und Abstoflung zwischen den Elek-
troden fithrt zu Verformungen. Es gibt
zwei mogliche Implementierungen. Ent-
weder ist die Elektrodenmaske unbeweg-
lich und die gegeniiberliegende Elektrode
bewegt sich, oder umgekehrt. Im letzten
Fall kann die bewegliche Elektrode direkt
mit einem reflektierenden Material be-
schichtet werden — und fertig ist der de-
formierbare Spiegel!

Im ersten Fall kann eine beschichte-
te diinne Glasplatte an die Einzelelektro-
den kontaktiert werden, und man erhilt
ein Moems dhnlich einem Piezo-Stack-
Spiegel. Der typische Abstand zweier
Aktuatoren eines MOEMS liegt bei etwa
100 Mikrometern. Allerdings ist der er-
reichbare Korrekturhub bei den heutzu-
tage verfiigbaren Moems-Spiegeln fiir die
Anwendungen in der Astronomie noch
nicht ausreichend. Ahnliches gilt fiir die
optische Qualitit der Spiegeloberflichen.
Diese Probleme werden vermutlich in na-
herer Zukunft gelost werden.

Adaptive Sekundarspiegel

Diese Art deformierbarer Spiegel unter-
scheidet sich von den vorher erwahnten
in mancherlei Hinsicht. Die wesentliche
Idee besteht hierbei darin, den Sekundir-
spiegel des Teleskops durch einen defor-
mierbaren Spiegel zu ersetzen. Mit die-
ser Losung reduziert man zum einen die
Anzahl reflektierender Flichen bis zum
Detektor. Dadurch wird die Transmis-
sion des Gesamtsystems erhoht. Zum
anderen reduziert man die instrumentell
bedingte thermische Hintergrundstrah-
lung. Ein weiterer Vorteil eines adaptiven
Sekundirspiegels ist, dass dadurch alle
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Teleskopfoki von der Adaptiven Optik
profitieren. Ein erster adaptiver Sekun-
ddrspiegel wurde am Arcetri-Observato-
rium in Florenz entwickelt und vor etwas
mehr als einem Jahr am 6.5-m-MMT-Tele-
skop auf dem Mount Lemmon in Arizona
(USA) in Betrieb genommen.

Als Aktuatoren werden so genannte
voice coils (dhnlich Lautsprecherspulen)
eingesetzt, die eine Basisplattform mit
einer diinnen, verformbaren Glasplatte
verbinden. Zwischen Glasplatte und Ba-
sisplattform befindet sich eine Referenz-
platte, in die Locher eingelassen sind.
Darin befinden sich die Spulen-Aktua-
toren. Kapazitive Abstandssensoren auf
der Referenzplatte halten die Glasplatte,
beziehungsweise die darin eingeklebten
Magnete, auf dem gewiinschten axialen
Abstand. Mit Hilfe der Abstandssensoren
und einer Regelschleife wird die Glasplat-
te unabhingig von der Teleskopstellung
immer in der bestmoglichen Grundform
gehalten. Der MMT-Spiegel hat 336 Ak-
tuatoren mit einem Aktuatorhub von
etwa 100 Mikrometern. Der Abstand
zwischen zwei Aktuatoren liegt bei eini-
gen Zentimetern (Abb. 14). Damit lassen
sich bei den typischen Groflen von Se-
kundarspiegeln bis zu etwa 1000 Aktua-
toren realisieren. Fiir das Large Binocular

Telescope (LBT, siche SuW 3/2002, S. 12,
und 5/2003, S. 26) wird ein adaptiver Se-
kundirspiegel mit 672 Aktuatoren zum
Einsatz kommen.

Die Schwierigkeiten bei der Verwen-
dung dieser Technik liegen einmal mehr
bei moglichen Resonanzen zwischen
Glasplatte und Aktuatorspulen, zwischen
denen sich eine dimpfend wirkende diin-
ne Luftschicht befindet. Nur durch ausge-
kliigelte Kontrollalgorithmen sind diese
Resonanzen kontrollierbar. Weiterhin er-
reichen die voice coils die gewiinschte Posi-
tion erst nach mehr als einer Millisekun-
de, im Vergleich zu anderen deformierba-
ren Spiegeltypen recht langsam.

Korrekturen berechnen

Aus dem Zusammenspiel von deformier-
barem Spiegel und Wellenfrontsensor
unter Einbeziehung der Messgenauigkeit
und des instrumentellen Rauschens er-
gibt sich die Leistungsfahigkeit einer Ad-
aptiven Optik. Der deformierbare Spiegel
bestimmt, welche Wellenfront-Topogra-
phien korrigiert werden kénnen und der
Wellenfrontsensor muss in der Lage sein,
genau diese Wellenfront-Topographien

ﬂ Abb. 14: Der adaptive Sekundar-
spiegel des MMT mit 336 Voice-
coil-Aktuatoren. Der Spiegel hat
einen Durchmesser von 64 cm.
Die durchsichtige, ca. 2 mm di-
cke, Glasplatte ist noch nicht be-
dampft. Die dunklen Punkte sind
auf der Riickseite der Glasplatte
aufgeklebte Magnete, die von
den Voice-coil-Aktuatoren (ldng-
liche Zylinder im Abstand von
ca. 30 Mikrometern zu den Mag-
neten) von der Referenzplatte
weggedriickt werden kdnnen.
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effektiv zu messen. Da sowohl die Anzahl
der Korrektur- als auch der Abtastele-
mente begrenzt ist, ist die Messung durch
den Wellenfrontsensor und die Korrektur
durch den Spiegel immer nur eine Anna-
herung an die tatsdchlich einfallende Wel-
lenfront.

Aus diesem Grund kommt der Wel-
lenfrontrekonstruktion eine entscheiden-
de Rolle zu. Damit ist die Berechnung der
Spiegelstellung aus den Wellenfrontsen-
sordaten mit optimalem Effekt auf die
Korrektur der optischen Aberrationen ge-
meint. Mathematisch gesehen verbindet
die so genannte Interaktionsmatrix die
Spiegelformen mit den gemessenen Sen-
sordaten. Die Messung der Interaktions-
matrix ist die wichtigste Kalibrierung,
um ein System erfolgreich zu betreiben.
Eine typische Kalibrierung kann so erfol-
gen, dass jeder Aktuator einzeln zu einem
Hub angesteuert wird und dazu jeweils
das Signal des Wellenfrontsensors in die
Interaktionsmatrix aufgenommen wird.

Um dann im echten Betrieb die zur
Korrektur eines gemessenen Wellenfront-
sensorsignals benotigte Spiegelstellung
zu bestimmen, muss die Interaktionsma-
trix invertiert werden. Dabei ergibt sich in
der Regel das Problem, dass die Zahl der
Aktuatoren nicht gleich der Zahl der Sen-
sorkanileentspricht,d.h.dieInteraktions-
matrix ist nicht quadratisch und kann so-
mit nicht direkt invertiert werden. Hier
muss man sich mit einer Naherungstech-
nik behelfen.

Ungeliebtes Rauschen

Wellenfrontsensoren kénnen durch ver-
schiedene Rauschquellen in ihrer Mess-
genauigkeit gestort werden. Unvermeid-
bar ist das Photonenrauschen des Leits-
terns der Adaptiven Optik. Die Anzahl
der Photonen, die den Wellenfrontsensor
wihrend einer Integrationszeit erreichen,
unterliegt der so genannten Poisson-Sta-
tistik, d.h. das Rauschen der Intensitit ist

Abb. 15: Das Strehlverhaltnis als
Funktion der Helligkeit des Leit-
sterns der Adaptiven Optik.

proportional zur Wurzel der Intensitit.
NebenderZahldergemessenenPhotonen,
fihrt die Winkelaudehnung des Leit-
sterns zu einem weiteren Messfehler.

Der Anteil des Rauschens an einer Mes-
sung wird umso geringer, je heller und
je punktformiger der Leitstern ist. Das
Photonenrauschen kann natiirlich auch
durch Hintergrundstrahlung des Him-
mels oder des Instruments verursacht
werden. Fuir sichtbares Licht spielt das bei
der Wellenfrontmessung jedoch kaum
eine Rolle. Wellenfrontsensoren, die im
langerwelligen Infrarot arbeiten, missen
den deutlich helleren Himmelshinter-
grunddagegen im Auge behalten.

Eine weitere Rauschquelle ist das so ge-
nannte Detektorausleserauschen. Bei je-
dem Auslesen eines CCD- oder Infrarot-
detektor-Pixels wird dieses elektronische
Rauschen zum Signal addiert. Fiir sehr
schwache Leitsterne ist das Ausleserau-
schen oft der limitierende Faktor einer
Adaptiven Optik. Aus diesem Grund sind
Detektoren wie beispielsweise Avalan-
che Photodioden (APD), die kein Ausle-
serauschen zeigen, fur die astronomische
AO sehr geeignet. Da es noch keine gro-
Ren APD-Arrays gibt, bleibt deren Nut-
zung bislang auf AO-Systeme niedriger
Ordnung beschrinkt. Neben dem Pho-
tonenrauschen und dem Detektorrau-
schen ist der durch den deformierbaren
Spiegel verursachte so genannte Fitting-
fehler kritisch. Dieser Fehler charakteri-
siert die Unfahigkeit der Adaptiven Op-
tik, Wellenfrontstorungen zu korrigie-
ren, die deutlich kleiner als der Abstand
zweier Aktuatoren bzw. zweier Teil-
oftnungen sind.

Abb. 15 zeigt schematisch die Leis-
tungsfahigkeit von einer Adaptiven Op-
tik in Abhdngigkeit der Leitsternhellig-
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Referenzstern
fiir die Adaptive Optik A

Beobachtungsobjekt

Winkelabstand zwischen
Referenzstern und
Beobachtungsobjekt

keit. Fiir helle Leitsterne begrenzt der Fit-
tingfehler die Korrekturqualitat. Hohere
Strehlverhiltnisse und bessere Korrektu-
ren konnen nur durch einen deformier-
baren Spiegel mit mehr Aktuatoren und
einen Wellenfrontsensor mit mehr Sen-
sorelementen erreicht werden. Fiir mittel-
helle Leitsterne ist das Photonenrauschen
der limitierende Faktor, wihrend fiir

turbulente
Atmosphare

A

\J

Teleskop

lichtschwache Leitsterne das Rauschen
des Detektors die Korrekturqualitdt noch
einmal deutlich senkt, was schlieflich der
unkorrigierten Abbildung entspricht.
Unter guten Seeing-Bedingungen muss
ein Leitstern eine visuelle Helligkeit von
15.5 mag aufweisen, um sich fir Kor-
rekturen bei einer Wellenldnge von 2.2
pum zu eignen. Will man bei Wellenldn-
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n Abb. 16: Effekt der Anisoplana-
sie: Je grofler der Winkelabstand
zwischen Referenzstern und Be-
obachtungsobjekt, umso weniger
durchlaufen beide Lichtwellen
die gleiche atmospharische Tur-
bulenz.

gen von 0.5 um gut korrigieren, so muss
der Leitstern bereits eine Helligkeit von 8
mag aufweisen.

Eine natiirliche Grenze

Diese Betrachtungen verdeutlichten die
Notwendigkeit eines ausreichend hel-
len Referenzsterns fiir die Wellenfront-
messung. Dieser Referenzstern muss zu-
dem in der Nihe des Beobachtungsfeldes
liegen, da die Ubereinstimmung seiner
Wellenfront mit der des Beobachtungs-
objekts mit zunehmendem Winkelabst-
and stark abnimmt (siehe Abb. 16). Der
Winkelabstand, bei dem die Adaptive
Optik nur noch 37 Prozent der maxima-
len Korrekturqualitét erreicht, heifst iso-
planatischer Winkel. Dieser betragt fiir
eine typische Hohenschichtung der Tur-
bulenz im sichtbaren Licht etwa fiinf Bo-
gensekunden und im nahen Infrarot etwa
25 Bogensekunden (siehe Kasten auf Seite
34). Die Notwendigkeit eines hellen und
nahen Leitsterns reduziert den mit Hilfe
der Adaptiven Optik beobachtbaren Teil
des Himmels auf Werte von wenigen Pro-
zent in der galaktischen Ebene bis hinab
auf deutlich unter einem Prozent in der
Polregion. Wie diese Einschrinkungen
tiberwunden werden l6nnen, beschreibt
der zweite Teil dieser Serie. ]
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Didaktisches Material zu

diesem Beitrag:
www.wissenschaft-schulen.de
und www.suw-online.de

Kiinstliche Sterne
und grofRe Gesichtsfelder

Adaptive Optik in der Astronomie, Teil 2
VON RICHARD DAVIES, STEFAN HIPPLER UND ROBERTO RAGAZZONI

Im ersten Teil dieses Artikels [1] wurden die Grundlagen der Adap-
tiven Optik zur Ausschaltung atmospharischer Bildstorungen dar-
gestellt. Es zeigte sich, dass zwei Faktoren ihren Nutzen stark ein-
schranken: Ein relativ heller Leitstern muss innerhalb des Gesichts-
feldes stehen, und die Bildkorrektur ist nur in dessen unmittelbarer
Nihe moglich. Hier geht es um die Uberwindung dieser beiden Ein-

schrankungen.

Adaptive Optik: Eine Revolution
in der Astronomie?

Anfang der 1990er Jahre schien es, als
wiirde die Adaptive Optik (AO) die ge-
samte Astronomie revolutionieren. Nie
wieder wiirden die Astronomen durch
das atmosphirische Seeing eingeschrinkt
sein. Stattdessen wiren mit den neuen
Teleskopen der 8-Meter-Klasse im Infra-
roten (K-Band, Wellenldnge 2.2 um) beu-
gungsbegrenzte Aufnahmen mit 0.06 Bo-
gensekunden Auflosung moglich.

Doch heute — mehr als zehn Jah-
re nach der ersten wissenschaftlichen
Publikation des William-Herschel-Tele-
skops 1991 — erscheinen jahrlich nur
etwa 40 Veroffentlichungen, die auf Be-
obachtungen mit Hilfe der Adaptiven
Optik basieren. Bis vor kurzem wurden
fur die meisten dieser Beobachtungen
lediglich zwei AO-Systeme eingesetzt:
ADONIS — ein Shack-Hartmann-System
am 3.6-m-Teleskop der Eso auf La Silla
in Chile —und Puto — ein Curvature-Sys-
tem am 3.6-m-Canada-France-Hawaii-
Teleskop auf dem Mauna Kea in Hawaii.
Erst heute nimmt die Verbreitung der

Dieses Mosaikbild des Galakti-
schen Zentrums, ein Komposit
aus Aufnahmen bei 2.1 und 3.8
Mikrometern Wellenldnge, ent-
stand am 10-m-Keck-Teleskop auf
Hawaii. Ein Natrium-Laserleit-
stern steuerte die Adaptive Op-
tik. Die Winkelauflosung betragt
0.056 Bogensekunden.

Adaptiven Optik in der astronomischen
Forschung langsam zu.

Dafiir gibt es zwei Griinde. Zum einen
benotigt ein AO-System, um optimal ar-
beiten zu kénnen, einen hellen Leitstern
— idealerweise heller als 13 mag. Nur da-
mit lassen sich hohe Strehl-Zahlen errei-
chen. (Die Strehl-Zahl ist das Verhiltnis
der maximalen Intensitdt im Bild einer
Punktquelle zu ihrem beugungsbegrenz-
ten theoretischen Wert.) Doch die meis-
ten astronomischen Objekte sind um ei-
niges schwicher und haufig auch nicht
punktférmig. Daher kann das untersuch-
te Objekt selbst nicht als Leitstern benutzt
werden, und ein separater Leitstern ist er-
forderlich. Aufgrund isoplanatischer Ef-
fekte (wie in [1] beschrieben) muss die-
ser Leitstern nicht nur geniigend hell sein,
sondern auch moglichst nahe am astro-
nomisch interessanten Objekt stehen.

Im K-Band betrdgt der maximal zu-
lassige Winkel zwischen Leitstern und
untersuchtem Objekt nur etwa 30 Bo-
gensekunden. Sogar in der galaktischen
Ebene ist daher die Chance, einen geeig-
neten Leitstern zu finden, sehr gering. Bei
den Polen fillt sie aufgrund der viel gerin-
geren Dichte heller Sterne bei hoheren
Strehl-Zahlen nahezu auf null (Abb. 1).

Um der Adaptiven Optik zum Durch-
bruch zu verhelfen, miisste man also ent-
weder einen kiinstlichen Leitstern tiber-
all am Himmel erzeugen konnen, oder
es miisste moglich sein, auch in grofleren
Abstinden vom Leitstern eine gute Kor-
rektur der Wellenfront zu erreichen be-
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Abb. 2: Der russische Physiker
und Optiker Vladimir Pavlowitsch
Linnik (1889-1984).

ziechungsweise lichtschwichere Leitster-
ne zu nutzen. Im Folgenden zeigen wir,
wie sich mit neuen Technologien diese
Forderungen erfiillen lassen.

Kiinstliche Leitsterne

Bereits 1957 schlug der russische Physiker
und Optiker Vladimir Pavlowitsch Linnik
(1889-1984, Abb. 2) vor, mit einem Flug-
zeug tiber das Teleskop zu fliegen und mit
einem hellen Scheinwerfer nach unten
zu strahlen. Diese Idee wurde jedoch nie
verwirklicht. Zur Erzeugung kiinstlicher
Leitsterne war eine entscheidende neue
Technologie nétig, ndmlich die Entwick-
lung des Lasers seit 1958. In der US-Ar-
mee, wo man seit den 1970er Jahren die
Entwicklung Adaptiver Optiken betrieb,
wurde Anfang der 1980er Jahre mit der
Entwicklung eines Laserleitsterns begon-
nen. Die Idee eines Laserleitsterns (LLS)
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@ Laserleitstern

Rayleigh-Kegel

zur Messung der Deformation der Wel-
lenfront durch die Atmosphére hatte zu-
erst Julius Feinleib von der Firma Adapti-
ve Optics Associates in Boston. Er hatte
das Beispiel der LiparR-Experimente vor
Augen (Light Detection and Ranging, eine
ihnliche Technik wie RADAR, aber mit
sichtbarem Licht anstatt Radiowellen),
die einen von einem kleinen Teleskop
ausgehenden Laserstrahl benutzten.

Das daraus resultierende Projekt, ge-
leitet vom Amerikaner Robert Q. Fugate,
gipfelte in der Entwicklung eines Systems
am Starfire Optical Range, einem Stiitz-
punkt der US Air Force in New Mexico.
Dabei wurde ein gepulster griiner La-
ser an einem 1.5-m-Teleskop installiert
und auf eine Hohe von 15 Kilometer fo-
kussiert. Hierbei wird das Licht von den
Luftmolekiilen zuriickgestreut (die so ge-
nannte Rayleigh-Streuung) und anschlie-
end mit einem Detektor im AO-System
registriert.

Die Riickstreuung geschieht entlang
des gesamten Weges des Laserlichts

Abb. 1: Himmelsabdeckung einer
Adaptiven Optik mit natiirlichem
Leitstern und Laserleitstern als
Funktion der Strehl-Zahl im K-
Band (Wellenldnge 2.2 pm).

Abb. 3: Links - der Laserleit-
stern von Atra, dem Laser-Sys-
tem auf dem Calar Alto, in ca. 90
km Hohe, mit kegelformiger Ray-
leigh-Riickstreuung bis ca. 30 km
Hohe. Rechts - Aufnahmen eines
Sterns ohne (oben) und mit ad-
aptiver Optik und Laserleitstern
(unten). Beugungsringe sind er-
kennbar.

durch die Atmosphire. Daher muss die
zeitliche Abstimmung des Detektors
auf die einzelnen Pulse des Lasers sehr
genau sein, damit der Detektor nur den
Teil des Pulses sieht, der aus 15 Kilometer
Hohe zuriickkommt. Ist dies gewdhrleis-
tet, so sieht das AO-System einen hellen,
kompakten Punkt, der genau wie ein na-
tiirlicher Leitstern benutzt werden kann,
um die Deformation der ankommenden
Wellenfront zu bestimmen.

Unabhingig von diesem bis 1992 ge-
heimen Militarprojekt hatten auch zwei
franzosische Astronomen — Antoine
Labeyrie und Renaud Foy am Centre de
Recherche en Géodynamique — schon
1985 die Idee, einen Laserleitstern fiir die
Adaptive Optik zu nutzen. Sie schlugen
jedoch ein anderes Konzept vor, nimlich
Atome in der Mesosphire, in einer Hohe
von etwa 90 Kilometern, mit einem La-
serstrahl anzuregen.

In dieser Hohe fithren Ablagerungen
durch Meteoriten in einer etwa zehn Ki-
lometer dicken Schicht zu einer stark



tiberhohten Dichte an Eisen-, Natrium-,
Kalium- und anderen schweren Atomen.
Wiesich herausstellte, bieten die Natrium-
atome die beste Moglichkeit, einen hellen
Laserleitstern zu erzeugen. Labeyrie und
Foy schlugen vor, diese Natriumatome
mit einem Laser der Wellenldnge 589 Na-
nometer zu bestrahlen, um sie aus ihrem
Grundzustand heraus anzuregen. Die da-
durch induzierte Emission der Natrium-
D2-Linie (gelbes Stralenlicht) konnte ei-
nen so genannten Natrium-Leitstern er-
zeugen.

Dieser Natrium-Leitstern wurde zu-
erstam 3-m-Shane-Teleskop des Lick-Ob-
servatoriums in Kalifornien und mit dem
ALFA-System am 3.5-m-Teleskop auf dem
Calar Alto [2] getestet, wobei bereits be-
achtliche Strehl-Zahlen erreicht wurden.
Die ersten erfolgreichen Beobachtungen
der beiden Gruppen gelangen im Septem-
ber 1996 beziehungsweise im Dezember
1997. In den folgenden Jahren konnten
am ALFA-System Strehl-Zahlen von etwa
20 Prozent (Abb. 3), am Lick-Observato-
rium sogar von 60 Prozent erreicht wer-
den. Aber beide Gruppen hatten bald
auch ganz neue Probleme zu 6sen.

Neue Schwierigkeiten

Das erste Problem eines Laserleitsterns
ist der in Abb. 4 dargestellte, so genann-
te fokale Anisoplanatismus, auch Kegel-
effekt genannt. Die Ursache dafur ist die
endliche Hohe des Laserleitsterns: 15 bis
25 Kilometer fiir einen Rayleigh-LLS und
etwa 90 Kilometer fiir einen Natrium-
LLS. Auf seinem Riickweg ins Teleskop
durchquert das Licht nur einen kegelfor-
migen Bereich der Atmosphire, wihrend

Laserleitstern (LLS)

nicht
messhare
Turbulenz
gemessene
Turbulenz

das Licht von den fernen astronomischen
Objekten einen zylindrischen Bereich
durchquert (Abb. 4, links).

Dabher ist die gemessene Deformation
der Wellenfront des LLS geringfiigig an-
ders als die des Sternlichts. Dieser Effekt
ist umso ausgepragter, je grofler das Tele-
skop und je geringer die Hohe des Laser-
leitsterns in der Atmosphdre ist. Bei Tele-
skopen mit Offnungen von acht Metern
und mehr ist er bereits so grof3, dass alle
heutigen Projekte einen Natrium- und
keinen Rayleigh-Laserleitstern benutzen.

Eine zweite Schwierigkeit bei Laser-
leitsternen liegt darin, dass der Laser-
strahl vom Boden aus hochgeschossen
wird, um den kiinstlichen Stern zu erzeu-
gen. Wie auf dem Weg durch die Atmo-
sphdre nach unten, wird die Wellenfront
des Lichts auch auf dem Weg nach oben
deformiert. Dies fithrt dazu, dass der La-
serleitstern hin und her wackelt (Abb. 4,
rechts). Benutzt man zur Projektion des
Lasers ein Teleskop mit mehr als 50 Zen-
timeter Offnung, so lasst sich dieses Wa-
ckeln zwar auf ein Minimum reduzieren,
doch kann die Bewegung des LLS nicht
ganz verhindert werden.

Die gemessene Verkippung der Wel-
lenfront ist dann eine Kombination von
Aufwirts- und Abwirtsbewegung, und
die einzelnen Anteile lassen sich prak-

Abb. 4: Links - Kegeleffekt bei
der Verwendung von Laserleit-
sternen (LLS). Rechts - Aus der
gemessenen Position des Laser-
leitsterns ldsst sich die von der
Atmosphdre verursachte Bildver-
kippung nicht bestimmen.

gemessene
LLS-Position

Blickrichtung
des LLS-ProjektorR wahre LLS-

Position

gemessene echte Bild-
Bildbewegung bewegung
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Zeit nach Mitternacht

seitliche LLS-Projektion

tisch nicht voneinander trennen. Alle
heute betriebenen Laserleitsternsysteme
benotigen daher zusitzlich einen natiir-
lichen Leitstern, um die atmosphirische
Bildverkippung (Tilt) zu messen. Da die-
ser so genannte Tip-tilt-Stern aber bis zu
60 Bogensekunden vom Beobachtungs-
objekt entfernt und bis zu etwa 19 mag
schwach sein darf (weil die Bildverkip-
pung mit der gesamten Teleskop-Apertur
gemessen wird), ist dies in der Praxis kei-
ne wesentliche Einschrankung.

Die dritte Schwierigkeit mit den Laser-
leitsternen liegt in der Variation der Hohe
der Natriumschicht im Laufe einer Nacht
(Abb. 5): Der Fokus des Laserleitsterns
muss dieser Veranderung folgen, dennan-
derenfalls wird der deformierbare Spiegel
defokussiert und das Beobachtungsob-
jekt erscheint entsprechend unscharf. In-
nerhalb von einer bis zwei Minuten kann
sich die Hohe der Natriumschicht durch-
aus um bis zu 400 Meter verdndern. An
einem 8-m-Teleskop kann dadurch die
Strehl-Zahl um bis zu zehn Prozent im K-
Band (und wesentlich mehr bei kiirzeren
Wellenldngen) verschlechtert werden.

Doch gliicklicherweise ldsst sich dieser
Effekt mit Hilfe des Wellenfrontsensors
messen, denn im zeitlichen Mittel sollte
die von der Atmosphare verursachte De-
fokussierung null sein. Wird ein zeitlicher
Mittelwert ungleich null gemessen, so ist
dies hochst wahrscheinlich durch eine
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Abb. 6: Das Bild des Laserleit-
sterns an verschiedenen Stellen
der Teleskoppupille.

zentrale LLS-Projektion

Anderung der Hohe der Natriumschicht
verursacht und kann entsprechend korri-
giert werden, ohne das Bild des Beobach-
tungsobjekts zu verschlechtern.

SchlieBlich fithrt die endliche Dicke
der Natriumschicht zu einem zigarren-
formigen LLS. Liegt dieser LLS nicht ex-
akt in der Blickrichtung des Teleskops,
so erscheint er nicht mehr rund, sondern
leicht elliptisch (Abb. 6 links). Aus diesem
Grund wurde fiir das europdische Very
Large Telescope (VLT) in Chile beschlossen,
den Laser von direkt oberhalb des Sekun-
ddrspiegels hochzuschieflen, damit kein
Teil des Hauptspiegels mehr als vier Me-
ter von der Achse des (zigarrenformigen)
LLS entfernt ist. Hingegen wird am 10-m-
Keck-Teleskop auf dem Mauna Kea der
LLS von der einen Seite des Teleskops aus
projiziert (Abb. 7) und erscheint von der
anderen Seite aus bis zu 2.5 Bogensekun-
den grofs, was die Leistung des AO-Sys-
tems beeintrichtigt.

Der richtige Laser

Sind alle diese Probleme geldst, so bleibt
noch die technologische Herausforde-
rung, einen brauchbaren Laser zu bauen.
Da es fiir Laser mit 589 Nanometer Wel-
lenldnge keine kommerzielle Anwendung
gibt, miissen die Astronomen die noti-
ge Entwicklungsarbeit selbst leisten. Die
ersten auf dem Calar Alto (ALFa, [2]) und
am Lick-Observatorium benutzten Laser

u Abb. 7: Aufnahme des Keck-La-
serleitsterns an verschiedenen
Stellen des Keck-10-m-Spiegels.

basieren auf dem selben Prinzip: Hoch-
leistungslaser regen Molekiile in einer
Farbstofflosung an, und die Wellenldnge
des von diesen Molekiilen abgestrahlten
Lichts wird auf den gewiinschten Wert
eingestellt.

Die ersten beiden Systeme fiir 8-m-Te-
leskope wurden vom Lick- beziehungs-
weise vom ALFA-Team entwickelt: Es
handelt sich um das LLS-System fiir das
Keck-II-Teleskop, gebaut vom Lawrence
Livermore National Laboratory (LLNL), und
um das LLS-System fur das 8.2-m-Tele-
skop des VLT auf dem Cerro Paranal in
Chile mit seinem PARSEC (Paranal Artificial
light Source for Extendend Coverage) genann-
ten Laser. Dieses System wurde von den
Max-Planck-Instituten fiir extraterrestri-
sche Physik in Garching und fiir Astrono-
mie in Heidelberg entwickelt und gebaut.
Beide Systeme brachten eine wesentliche
Verbesserung verglichen mit den Lasern
der ersten Generation — sowohl in Hin-
blick auf die erzielte Ausgangsleistung, als
auch auf den Grad der Automatisierung.

Heute werden neue Techniken einge-
setzt. Der Laser fiir das GEMINI-Nord-Te-
leskop auf Hawaii ist ein Frequenzsum-
men-Laser, der zwei infrarote Laser in
einem speziellen Kristall so iiberlagert,
dass der resultierende Laserstrahl genau
die Summe der Frequenzen der beiden
einzelnen Laser hat. LLNL entwickelt hin-
gegen zusammen mit der Eso in Garching
einen Faser-Laser, bei dem das Laserlicht
direkt innerhalb einer optischen Faser er-
zeugt wird.

Ziel all dieser Systeme ist es, einen La-
ser zu erzeugen, der die Natriumatome in
der Mesosphire so effizient wie moglich
anregt und zugleich robust und einfach zu
handhaben ist. Doch bis jetzt gibt es noch
keine Einigkeit tiber die beste Strategie.
Soll beispielsweise der Laser kontinuier-
lich sein oder nur gepulst? Sollte es ein
10-MHz-Einzelfrequenz-Laser oder doch
besser ein 3-GHz-Breitband-Laser sein?
Wie hoch sollte seine Leistung sein? Ist es



besser, den Laser von der Seite des Tele-
skops aus zu projizieren oder von ober-
halb des Sekundirspiegels? Welche Si-
cherheitsmaflnahmen miissen eingebaut
werden? Wie ldsst sich verhindern, dass
Flugzeuge durch den Strahl fliegen?

Der Laserleitstern am VLT
Wir beschranken uns hier auf eine kurze
Beschreibung des Laserleitstern-Systems
fiir das 8.2-m-Teleskop des VLT auf dem
Cerro Paranal in Chile. Dieses System
wird erstmals im Mai 2005 am Teleskop
installiert (Abb. 8).

PARSEC, der Laser dieses Systems (Abb.
9), ist ein kontinuierlicher Einzelfre-
quenzlaser. Er besteht aus funf Festkor-
per-Pumplasern, jeder davon hat eine
Leistung von zehn Watt, seine Wellen-
linge von 532 Nanometer ist genau auf
den verwendeten Farbstoff (Rhodamine
6G) abgestimmt, der in Athylenglykol ge-
16st ist und durch drei Saphir-Ventile mit
nahezu 30 bar durch den Laserstrahl der
Pumplaser geschossen wird. Jeder der drei
Strahlen aus gelostem Farbstoff ist nur 0.2
Millimeter dick und hat eine Geschwin-
digkeit von 40 Metern pro Sekunde. Einer
der Farbstoffstrahlen befindet sich inner-
halb des Hauptlasers, der ein abgewandel-
ter kommerzieller Ringlaser ist.

Ringlaser sind komplizierter als linea-
re Laser, aber ihre Effizienz ist hoher, da
das Licht keine stehenden Wellen bilden
kann. Der Hauptlaser ist duferst stabil
und produziert einen nahezu perfek-

u Abb. 8: Das VLT-Teleskop YEePuN

mit dem am Frontring montier-
ten Laserprojektionsteleskop
(gelb). Der Laser selbst befindet
sich in der Kabine unterhalb der
Nasmyth-Fokusstation. Der Pfeil
zeigt in Richtung des Laserleit-
sterns.

Abb. 9: Der von den Max-Planck-
Instituten fiir extraterrestrische
Physik und Astronomie fiir das
VLT gebaute Laser PArsec im La-
bor. Vorne links der Hauptlaser
(oranges Licht), hinten rechts
der Verstdrkerlaser (gepumpt mit
griinem Licht).
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Abb. 10: Photonische Kristallfa-
ser mit Siliziumkern und mikro-
skopisch kleinen Luftréhrchen.

ten Laserstrahl, der in einen Verstirker
gespeist wird. Dieser Verstirker ist ein
speziell gefertigter Resonanzhohlraum
und beinhaltet die anderen beiden Farb-
stoffstrahlen. Durch die Kopplung an den
Hauptlaser sind alle drei Laserstrahlen in
Resonanz miteinander, womit die Leis-
tung bis auf 20 Watt gesteigert werden
kann. Wihrend des normalen Betriebs
wird PaRsEc aber wohl eher bei 10 bis 12
Watt arbeiten.

Der Ausgangsstrahl des Laser-Mo-
duls von Parsic wird durch eine Glasfa-
ser zum Teleskop tibertragen (Abb. 8).
Allerdings haben die bisher verfigbaren
Ein-Moden-Glasfasern einen Kanal von
nur etwa vier Mikrometern Durchmes-
ser. Fokussiert man die zehn Watt des
Lasers auf eine so kleine Flache, so ergibt
sich eine enorme Energiedichte von etwa
10'2 Watt pro Quadratmeter. Bei solchen
Energiedichten treten nichtlineare Effekte
auf, die dazu fithren, dass das meiste Licht
bereits am Fasereingang zuriickgeworfen
wird.

Um dies zu umgehen, gibt es zwei
Tricks. Zum einen verwendet man keine
gewohnliche Ein-Moden-Glasfaser, son-
dern eine neuartige »Photonische Kris-

unkorrigiert

Strehl-Zahl: 4.1 %
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tallfaser« Diese besteht aus einem Silikat-
kern mit 15 Mikrometern Durchmesser,
umgeben von zahlreichen mikroskopisch
kleinen »Luftlochern«, wodurch das Licht
aufgrund von Totalreflexion im Kern ge-
fangen bleibt (Abb. 10). Der zweite Trick
ist, das einfarbige Laserlicht durch einen
Hochleistungsmodulator in vier verschie-
dene Farben aufzuteilen (Abb. 11). Bei ei-
nem Unterschied in der Frequenz von
jeweils 100 Megahertz bewegen sich die
Laserstrahlen voneinander unabhingig
durch die Faser. Mit diesen beiden neuen
Technologien ist es gelungen, die Energie-
dichte des Strahls weit unter die Schwelle
fir nichtlineare Effekte abzusenken.

Das andere Ende der Faser befindet
sich am Projektionsteleskop auf dem obe-

1

ren Haltering des Hauptteleskops. Dort
gibt es auch zwei Kameras, die den Luft-
verkehr iiberwachen. Obwohl der aufge-
weitete Strahl bereits zu schwach ist, um
Schaden anzurichten, wird er dennoch
automatisch abgeschaltet, sobald ein
Flugzeug entdeckt wird, um die Piloten
nicht zu blenden.

Eine strahlende Zukunft

fiir Laserleitsterne

Die erste erfolgreiche Korrektur der Wel-
lenfrontdeformation durch einen Laser-
leitstern der neuen Generation an groflen
Teleskopen wurde am 7. Oktober 2003 be-
kannt gegeben (Abb. 12). Damals gelang
es Peter Wizinowich und seinem Team,
am 10.2-m-Teleskop Keck II wihrend ei-

0.8

Relative Natriumabsorption

0.2 —

1 2 3

Frequenzverschiebung [GHz]

Abb. 11: Aufteilung des Laser-
lichts in vier um jeweils 100
MHz verschobene Farben (blau).
Die rote Kurve zeigt die Absorp-
tionswahrscheinlichkeit der Na-
trium-D2-Linie mit den beiden
Maxima entsprechend der Hyper-
feinstrukturaufspaltung des Na-
trium-Grundzustandes.

korrigiert mit

Abb. 12: Erste Ergebnisse der Ad-
aptiven Optik am Keck-Teleskop.
Links - Aufnahme eines Sterns
ohne Adaptive Optik. Mitte - mit
Adaptiver Optik und lichtschwa-
chem natiirlichem Leitstern.
Rechts — mit Adaptiver Optik und
Laserleitstern.

korrigiert mit
Laserleitstern

Strehl-Zahl: 36.2 %

natiirlichem Leitstern

Strehl-Zahl: 18.6 %




ner Nacht mit duflerst gutem Seeing die
Adaptive Optik zundchst an einem nur
14 mag hellen natiirlichen Stern zu be-
treiben und eine Strehl-Zahl von 19 Pro-
zent zu erreichen. Dann konnte mit dem
Laserleitstern als Referenz die Strehl-Zahl
bis auf 36 Prozent gesteigert werden.

Dieses einfache Ergebnis von einem
hochkomplexen Stiick Ingenieurskunst
gibt einen Ausblick darauf, was mit Laser-
leitsternen und Adaptiver Optik in naher
Zukunft moglich sein wird. Im Mai 2005
sollam VLT in Chile der erste Laser instal-
liert werden und hoffentlich bald danach
fiir die astronomische Nutzung einsatz-
bereit sein. Wenig spiter wird das Laser-
system des GEMINI-Teleskops auf Hawaii
zum Einsatz kommen.

Im Folgenden geht es um Methoden
und Technologien der Adaptiven Optik
tiir die ndchste Generation bodengebun-
dener Grofteleskope.

GroR3teleskope von morgen:
atmospharische Tomographie und
Multikonjugierte Adaptive Optik

I Die dritte Dimension: Bei den bisher
beschriebenen Formen der Adaptiven
Optik kommt es nicht so sehr darauf an,
in welcher Hohe zwischen dem zu beob-
achtenden Objekt und dem Teleskop die
Wellenfront durch die atmosphirischen
Turbulenzen gestort wird. Betrachten
wir zum Beispiel einen Lichtstrahl, der
auf eine gewisse Stelle des Hauptspiegels
eines 8- oder 10-m-Teleskops trifft, so
interessiert allein die Abweichung die-

ses Strahls von der Geraden, die er ohne
Turbulenz beschreiben wiirde. Die De-
tails, wo genau in der etwa 20 Kilometer
hohen Atmosphire der Lichtstrahl abge-
lenkt wird, werden vernachlissigt: In die-
ser Form betrachtet die Adaptive Optik
die Atmosphire nur als zweidimensiona-
le, flache Scheibe — ihr fehlt die dritte Di-
mension!

Deshalb sind die Bilder herkommli-
cher Systeme der Adaptiven Optik auf
einen nur sehr kleinen Bereich um den
Leitstern herum beschrinkt (Anisopla-
natismus, vgl. [1]). Sobald man aber die-
se Einschrinkung iiberwinden, also den
Bereich vergrofSern mochte, innerhalb
dessen die Korrektur durch die Adapti-
ve Optik akzeptabel ist, wird die genaue
Lage der Turbulenzen in der Atmosphire
entscheidend.

Diesen Effekt erldutert Abb. 13: Ange-
nommen, die Turbulenzen in der Atmo-
sphire beschrinken sich auf eine diinne
Schicht direkt iiber dem Teleskop. Dann
ist die Aberration der Wellenfronten die
gleiche, egal wo das zu beobachtende Ob-
jekt am Himmel steht. Sind die Turbulen-
zen jedoch wesentlich weiter vom Tele-
skop entfernt, so ist die Deformation der
am Teleskop eintreffenden Wellenfronten
fiir jede Beobachtungsrichtung eine an-
dere. Als anschauliches Beispiel dafiir be-
trachten wir die Plejaden (Abb. 14). Thre
beiden hellsten Sterne, Alcyone und At-
las, sind nur 0.5 Grad von einander ent-
fernt. Dies ist eine kleine Entfernung fiir
die herkdémmliche Astrophotographie,
aber fiir die Adaptive Optik ist sie riesig.

v .p.
*'lkyone

" Blick-
"\ richtung 1

Blick- 7,
richtung 2/

turbulente
Hohen-

schicht W
turbulente

Schicht
direkt tiber

dem Teleskop - Teleskop

u Abb. 13: Wellenfrontdeformatio-
nen fiir zwei Blickrichtungen und
zwei turbulente Schichten {iber
dem Teleskop.

Abb. 14: Das Siebengestirn, des-
sen beide hellsten Sterne Atlas
und Alcyone etwa 0.5 Grad aus-
einander liegen. (Bild: HST)
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ein Leitstern mehrere Leitsterne

atmospharische
Turbulenz

atmospharische
Turbulenz

atmospharische
Turbulenz

|-

a ohne Adaptive Optik

Warum? Befinden sich die Turbulenzen
in einer Hohe von, sagen wir, zehn Ki-
lometern, so verlaufen die Lichtstrahlen
dieser beiden Sterne, die auf die gleiche
Stelle des Hauptspiegels treffen, in dieser
Hohe bereits 87 Meter voneinander ent-
fernt. Die beiden Lichtstrahlen werden
also von den Turbulenzen vollkommen
unterschiedlich beeinflusst, das heifdt: Die
Korrektur der Wellenfronten mit dem ei-
nen Stern als Leitstern ist fiir den anderen
komplett falsch — und umgekehrt!

M Ein deformierbarer Spiegel hilft,
aber zwei oder drei helfen noch viel
mehr... Herkémmliche Adaptive Optik
ermoglicht beugungsbegrenzte Aufnah-
men nur innerhalb eines sehr kleinen
Gesichtsfeldes, viel kleiner als beispiels-
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b klassische Adaptive Optik

weise die Ausdehnung der Plejaden. Zur
Losung dieses Problems muss die dritte
Dimension beriicksichtigt, also in Echt-
zeit nicht nur die Deformationen der Wel-
lenfront bestimmt werden, sondern auch
die Hohe, in der sie in der Atmosphare er-
zeugt werden. Im zweiten Schritt miissen
diese Deformationen an entsprechender
Stelle im Strahlengang des Teleskops kor-
rigiert werden.

Dieses Konzept, welches als Multikon-
jugierte Adaptive Optik (MCa0) bezeich-
net wird, wurde 1988 von Jacques Beckers
vorgeschlagen. Hierbei werden die Sto-
rungen in verschiedenen Schichten der
Atmosphire korrigiert, indem zu jeder
dieser Schichten ein deformierbarer Spie-
gel konjugiert wird (Abb. 15). Konjugiert
bedeutet, dass der Spiegel an genau die

Spiegel
MR [«
| \ 1\ //
AR /] :ﬂ
e3k-c|J)nEtr?JSkE’!c?<;]
[

C Multikonjugierte Adaptive Optik

u Abb. 15: Oben - Funktionsprin-
zip der Multikonjugierten Adap-
tiven Optik (c) im Vergleich zur
herkdmmlichen Adaptiven Optik
(b) und ohne Adaptive Optik (a).
Unten - simulierte Ergebnisse.

optische Position in den Strahlengang ge-
setzt wird, an der die entsprechende tur-
bulente Schicht der Atmosphdre scharf
abgebildet wird. In unserem Beispiel hat-
te das adaptiv-optische System einen de-
formierbaren Spiegel, der die Turbulen-
zen nahe am Boden korrigiert, und einen
zweiten, welcher die Turbulenzen in einer
Hohe von zehn Kilometern kompensiert.

Werden beide Spiegel richtig gesteu-
ert, und nimmt man weiterhin an, dass
die Turbulenzen auflerhalb dieser bei-



den Schichten vernachldssigbar sind, so
ist eine Korrektur der Deformation der
Wellenfronten iiber einen viel groferen
Winkelbereich moglich. Die gesamten
Plejaden lassen sich dann mit beugungs-
begrenzter Schirfe abbilden. Momentan
versuchen weltweit mehrere Arbeits-
gruppen dieses Ziel zu erreichen. Wir ge-
ben hier einen kurzen Uberblick iiber den
aktuellen Stand. Doch der Leser sei ge-
warnt: Den meisten der hier prisentier-
ten Ergebnisse fehlt noch der ultimative
Test am Himmel!

Il Die Hohe der Turbulenzen: Bisher gab
es die meisten Fortschritte bei der Mes-
sung der Deformation der Wellenfront
in Abhidngigkeit von der Hohe iiber dem
Teleskop. Diese Messung ist eine Varian-
te der Tomographie der atmosphirischen
Turbulenzen. Eine uns allen vertraute
Form der Tomographie ist unser zweidu-
giges Sehen. Es ermdglicht uns, die Ent-
fernung naher Objekte abzuschitzen, da
ihre scheinbare Position vor einem ent-
fernten Hintergrund, mit je einem Auge
gesehen, leicht unterschiedlich ist. Um
die Hohe der atmosphirischen Turbulen-
zen zu messen, muss man sie — ganz dhn-
lich —aus zwei verschiedenen Richtungen
betrachten.

Mit dem Teleskop haben wir zwar
nur ein Auge, aber dafiir konnen wir in-
nerhalb des Gesichtsfeldes mehrere Ster-
ne gleichzeitig anschauen. Daraus wird
die Hohenabhingigkeit der atmosphiri-
schen Turbulenzen berechnet, indem die
gemessenen deformierten Wellenfronten
der einzelnen Sterne in einem leistungsfa-
higen Computer verglichen werden. Tre-
ten die Turbulenzen in einer Hohe von
etwa zehn Kilometern auf, so sind die ge-

messen Deformationen fiir die einzelnen
Sterne leicht unterschiedlich, fiir Turbu-
lenzen knapp iiber dem Teleskop sind sie
aber fiir alle Sterne gleich. Die erforder-
liche Analyse, die noch dazu in Echtzeit
ausgefithrt werden muss, ist sehr kom-
plex.

B Mit und ohne Leitstern: Bis Laser-
leitsterne allgemein verfiigbar sind, ist
man bei der herkdmmlichen Adaptiven
Optik auf helle, natiirliche Leitsterne be-
schrankt, die noch dazu sehr nahe am
zu beobachtenden astronomischen Ob-
jekt stehen miissen. Man benutzt so vie-
le natiirliche Leitsterne wie nur moglich
— wenn auch nur sehr schwache — und
iiberlagert anschlieBend das Licht all
dieser Sterne in einem Detektor. Stehen
beispielsweise fiinf starke Laser zur Ver-
fiigung, so konnen fiinf kimnstliche Leit-
sterne derart am Himmel angeordnet
werden, dass die tomographischen Mes-
sungen moglichst einfach werden. Da-
bei kann der Algorithmus zur Berech-
nung der atmospharischen Tomographie
schon vorher gel6st werden, denn die Po-
sitionen der Leitsterne sind bekannt und
tiir alle Beobachtungen die gleichen. Wir
werden diese beiden Ansitze spater noch
genauer betrachten.

Eines der beiden identischen 8-m-Te-
leskope des GemiINI-Projekts steht auf
dem Mauna Kea in Hawaii, das andere
auf dem Cerro Pachon in Chile. Das ers-
te hat bereits ein herkommliches adap-
tiv-optisches System, am zweiten soll in
den nichsten Jahren eine Multikonjugier-
te Adaptive Optik installiert werden. Die-
ses System beinhaltet drei deformierbare
Spiegel, die zu den turbulenten Schich-
ten in Bodennihe, in fiinf Kilometer und

Referenzsterne A -

hohe turbulente Schicht

niedrige turbulente Schicht

WFS2

Teleskop
DS2 DS2
DS1 —<—| DS1
Computer 1 Computer 2
WFS1 —>—|
/ \/ \/ \ WFSs

in zehn Kilometer Hohe konjugiert sind.
Die Deformationen der Wellenfronten
werden an insgesamt fiinf Laserleitster-
nen mit jeweils einem Shack-Hartmann-
Sensor gemessen. Vier dieser Leitsterne
werden in die Kanten eines Quadrats mit
zwei Bogenminuten Seitenlinge proji-
ziert, der fiinfte in die Mitte dieses Qua-
drats.

Die beiden grofiten Probleme bei der
Realisierung dieses Projektes sind zum
einen die erforderliche enorme Laser-
leistung (wie oben beschrieben, beno-
tigt man fiir jeden einzelnen Laserleit-
stern etwa 10 bis 20 Watt), und zum an-
deren die Rechenleistung der Computer.
Um dieses komplexe Problem zu I6sen,
versucht man es so weit wie moglich zu
vereinfachen. Da die relative Position der
Laserleitsterne fiir alle beobachteten Ob-
jekte die gleiche ist, kann man das Sys-
tem einmal fiir alle weiteren Beobachtun-
gen kalibrieren. Fiir die Kalibration wird
nacheinander jeder Aktuator jedes defor-
mierbaren Spiegels um eine bestimmte
Strecke ausgelenkt und die Reaktion aller
finf Shack-Hartmann-Sensoren darauf
gemessen. Daraus lernt der Computer,
welche Spannungen er an welche Aktua-
toren anlegen muss, um die aktuell ge-

n Abb. 16: Prinzip der Schichten-
orientierten (links) und der Stern-
orientierten (rechts) Multikonju-
gierten Adaptiven Optik. DS1 und
DS2 bezeichnen die jeweils zu ei-
ner turbulenten Schicht optisch
konjugierten deformierbaren
Spiegel. WFS1, WFS2 und WFSs
bezeichnen die verwendeten Wel-
lenfrontsensoren.

Referenzsterne

hohe turbulente Schicht

niedrige turbulente Schicht

Teleskop

——
Computer

Ein Wellenfrontsensor
pro Referenzstern

L |

ein Wellenfrontsensor
pro deformierbarem Spiegel
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messene Deformation der Wellenfronten
zu korrigieren.

Der Schwerpunkt der Entwicklungs-
arbeit fiir das MCao-System von GEMI-
NI-Std liegt darin, eine hohe photomet-
rische Genauigkeit iiber ein fiir Adaptive
Optiken extrem grofes Gesichtsfeld von
einigen Bogenminuten zu erreichen. Da,
wie bereits beschrieben, der Laserstrahl
bereits auf seinem Weg nach oben durch
die Atmosphire gestort wird und daher
der kiinstliche Stern hin und her wackel,
bendtigt man zur vollstindigen Korrek-
tur der Wellenfront noch einige zusitz-
liche natiirliche Leitsterne. Da diese sehr
schwach sein diirfen (ca. 19 mag) und
an beliebiger Stelle innerhalb des etwa
zwei Bogenminuten groffen Quadrats lie-
gen konnen, ist die Himmelsabdeckung

VLT f/15-
Nasmyth-Fokus

Do

Derotator

deformierbarer Spiegel €
konjugiert zu 0 km Hgohe <

Wellenfrontsensor Voroptik
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durch dieses MCao-System dennoch na-
hezu komplett.

Im Gegensatz zu dieser so genannten
Stern-orientierten MCao, werden bei der
zweiten Technik, der Schichten-orien-
tierten MCAO, nur natiirliche Leitsterne
benutzt. Sobald das zu beobachtende Ge-
biet am Himmel ausgewahlt ist, werden
die darin enthaltenen Sterne nach ihrer
Helligkeit und Entfernung zum Zentrum
sortiert. Dann wird fuir die (typischer-
weise zehn) dafiir am besten geeigneten
Sterne jeweils die Deformation der Wel-
lenfronten gemessen. Dazu wird an die
Position eines jeden dieser Sterne in der
Brennebene des Teleskops mit Hilfe ei-
nes motorisierten Roboterarms jeweils
eine kleine Glaspyramide gesetzt, die sein
Licht in vier Strahlen aufspaltet.

Kollimator

Umlenkspiegel /‘§

Kollimator

deformierbarer Spiegel
\ konjugiert zu 8.5 km Hohe

IR-Kamera
f/15-Fokus

Umlenkspiegel

Strahlteiler
(IR/sichtbar)

Wellenfrontsensor f/20
Fokalebene (Elngang)
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CCD-Detektor
konjugiert zu
8.5 km Hohe

Wie diese Aufspaltung des Lichts
durch die einzelnen Pyramiden genau
geschieht, hingt davon ab, wie die De-
formationen der einzelnen Wellenfron-
ten aussehen. Der einfache Fall einer rei-
nen Verkippung der Wellenfront fiihrt
zu einer Verschiebung des Sternbildes
weg von der Spitze der Pyramide und da-
mit zu einer Erhchung der Intensitit in
einem der vier aufgespalteten Strahlen,
relativ zu den drei anderen (vgl. [1]).

Das interessante an diesem Ansatz
ist, dass das Licht aller Pyramiden mit
einem einzigen optischen System auf ei-
nen oder mehrere Detektoren abgebil-
det wird (je ein Detektor ist zu jeder zu
korrigierenden Schicht konjugiert). Auf
diesem Weg addiert sich das Licht aller
Leitsterne im Detektor und man erhilt
ein stirkeres Signal, so dass die einzel-
nen Sterne viel schwicher sein diirfen.

Da diese Schichten-orientierte MCa0
nur natiirliche Leitsterne benutzt, hat
sie den Nachteil, dass die Himmelsab-
deckung nur sehr klein ist. Noch dazu
hingt die Qualitdt der Korrektur der
Wellenfront von der Verteilung der
Leitsterne im Gesichtsfeld und von ihrer
Helligkeit ab. Deshalb lasst sich hier die
Himmelsabdeckung im Voraus nicht ge-
nau berechnen. Wie schon gesagt, ist sie
stark richtungsabhingig — in den fiir ex-
tragalaktische Forschung besonders in-
teressanten Gebieten nahe den galakti-
schen Polen betrigt sie nur wenige zehn
Prozent.

Abb. 17: Das Mabp-Instrument.
Links - Optisches Design mit
zwei deformierbaren, zu 0 km
und 8.5 km Ho6he iiber dem Te-
leskop konjugierten Spiegeln.
Rechts - Wellenfrontsensoren fiir
die Schichten-orientierte MCao.

CCD-Detektor
konjugiert zu
0 km Hohe

Strahlteiler

Wellenfront-
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Glas-
pyramiden

Optik zur
VergroRerung
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betische
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u Abb. 18: Das geplante optische
100-m-Teleskop der Eso (Owt,
Overwhelmingly Large Telesco-
pe). Die Schutzkuppel ist gedff-
net und zur Seite gefahren.

Experimente am Himmel

bringen die Entscheidung

Die Europdische Siidsternwarte baut zur
Zeit den »Multi-conjugate Adaptive Optics
Demonstrator« MAD — also verriickt ... in
der Tat kein schlechter Name. Damit las-
sen sich die beiden Techniken, Stern- und
Schichten-orientierte MCao, unter den
gleichen Bedingungen testen, um einen
aussagekriftigen Vergleich zu ermogli-
chen: Man benutzt das selbe Teleskop, die
selben deformierbaren Spiegel, die selbe
Kamera und das selbe Gebiet am Him-
mel.

Dabei kommt eine Infrarot-Kamera
mit einem Gesichtsfeld von einer Bogen-
minute zum Einsatz, das in einem zwei-
ten Schritt auf zwei Bogenminuten erwei-
tert werden kann. Die Korrektur der Wel-
lenfront wird durch zwei deformierbare
Spiegel ibernommen (Abb. 17, links). Zur
Messung der Wellenfront dienen (fiir die
Stern-orientierte MCAo0) drei Shack-Hart-
mann-Sensoren und drei Detektoren oder
(fiir die Schichten-orientierte MCa0) acht
Pyramiden und zwei zum Boden bezie-
hungsweise zu 8.5 Kilometer Hohe konju-
gierte Detektoren (Abb. 17, rechts).

Zwei weitere Instrumente werden in
naher Zukunft das Spektrum der Ad-
aptiven Optiksysteme an 8-m-Telesko-
pen vervollstindigen. Das erste ist LINC-
NIRVANA, ein Interferometer fiir das nahe
Infrarot am Large Binocular Telescope (LBT,
[4]). Das zweite Instrument, genannt
Musk, wird an einem der Teleskope des

VLT installiert werden. Must korrigiert
die deformierte Wellenfront innerhalb ei-
nes Gesichtsfeldes von einer Bogenminu-
te Durchmesser zumindest teilweise.

Dadurch wird die gleichzeitige Spek-
troskopie zahlreicher Objekte moglich,
fiir die eine nicht ganz perfekt beugungs-
begrenzte Auflosung ausreicht. LINC-NIR-
VANA wird eine verbesserte Version der
Schichten-orientierten MCAO einsetzen,
um mit Hilfe von bis zu 20 natiirlichen
Leitsternen eine beugungsbegrenzte Auf-
16sung innerhalb eines Gesichtsfeldes von
bis zu sechs Bogenminuten zu ermogli-
chen. Musk dagegen wird bis zu vier Na-
trium-Laserleitsterne benutzen, um nur
die atmosphirische Turbulenz in Boden-
nihe zu kompensieren.

Die vier beschriebenen Projekte (MAD,
GEMINI, LINC-NIRVANA und MUSE) werden
fir die Entwicklung der groffen Telesko-
pe der nichsten Generation, der so ge-
nannten Extremely Large Telescopes, eine
entscheidende Rolle spielen. Solche Tele-
skope, mit Offnungen von bis zu 100 Me-
tern (Abb. 18), werden Bilder von unge-
ahnter Schirfe und Brillanz liefern — aber
nur dann, wenn es gelingt, ihre beugungs-
begrenzte Auflésung zu verwirklichen.
Der dazu erforderliche, enorme Aufwand
lohnt sich nur, wenn dies fiir hinreichend
grofle Gesichtsfelder gelingt, wenn also
die Techniken der Multikonjugierten Ad-
aptiven Optik ausgereift sind. Es kann da-
her nicht genug betont werden, wie wich-
tig es ist, die Resultate der hier beschrie-
benen visiondren Projekte in die Plane fiir
die Teleskope der nichsten Generation
einfliefen zu lassen. Wie gesagt, die Aus-
wahl der besten Methode wird am Him-
mel entschieden. ]

(Aus dem Englischen von Sebastian Egner)
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