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Kapitel 1

Einleitung

Im frihen 17. Jahrhundert meldete der niederlandiscimsdrimacher Hans Lipperhey das
erste in der westlichen Welt bekannte Fernrohr zum Patef\aanHelden 199F Bald dar-
auf nutzten Galileo Galilei und Johannes Kepler das neuiekite Instrument (in ihrer
jeweils personlich bevorzugten Baufotyiir inre astronomische Forschung. Dabei wurden
unter anderem Jupitermonde entdeckt, die MilchstraBesudkt, und Gesetze Uber Plane-
tenbewegung aufgestellt. Etwa ein halbes Jahrhundetérspaute Isaac Newton das erste
SpiegelteleskopWilson 2004 .

Mit diesen optischen Hilfsmitteln wurde ein entscheiderfglehritt zur Verbesserung der
Messgenauigkeit in der Astronomie gemacht. In diesem Fail @ die Verbesserung des
raumlichen Auflosungsvermogens. Als Detektor standalamur das Auge zur Verfiigung,
mit dem auch Helligkeitsschwankungen, Helligkeitsuridbisde und Farben beobachtbar
waren. Die Zapfenzellen des menschlichen Auges weiserbemrenzte spektrale Aufldsung
im Bereich zwischen ¢&80 nm und 750 nm auf [Niedrig 2004. Diese sind jedoch weitaus
unempfindlicher als die nicht farbsensitiven StabchéezeDeshalb sind Farbunterschiede
nur fur Objekte mit genligender Helligkeit sichtbar. Ausditliche Variationen (z.B. die Be-
wegung der Jupitermonde um ihren Planeten) waren mit HifeWhren und handgefertigten
Zeichnungen messbar.

Die Polarisation von Licht wurde bereits im spaten 17. Bahdert von dem danischen
Wissenschaftler Erasmus Bartholinus bei ExperimenterKalktspat—Kristallen (Calcit) ge-
funden Mach 1921 und vom niederlandischen Physiker Christiaan Huyges§iulich be-
schrieben: "Da es zwei verschiedene Arten der Brechung mgbtme ich an, dass auch zwei
verschiedene Arten von Lichtwellen existieren.Helcht 200]. Der franzosische Astronom
Dominique F. J. Arago war einer der ersten, die Polarimeal&o die Messung von Polari-
sationsgrad und —richtung, astronomisch anwendeten. ginBees 19. Jahrhunderts fuhrte
er Polarisationsmessungen am Mond und an Kometen durcherd&izur Geschichte der
astronomischen Polarimetrie findet man@ehrels 197}

!Beim Keplerschen Fernrohr steht das Bild, im Gegensatz zalike®chen, auf dem Kopf.
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6 KAPITEL 1. EINLEITUNG

Wir haben es also in der beobachtenden Astronomie hattitsamit vier Eigenschaften
der beobachteten Strahlung und deren zeitlicher Variatiotun:

e Koordinaten der Quelle (Astrometrie)
¢ Intensitat (Photometrie)
e Wellenlange (Spektrometrie)

e Polarisationsgrad und —richtung (Polarimetrie)

Wie z.B. die Wellenlange eines Photons aquivalent in &eeg oder Energie ausgedriickt
werden kann, gibt es auch verschiedene Parametrisierdiigdie Polarisation eines Licht-
strahls. Die drei physikalisch intuitiven Parameter file&re Polarisation sind Intensitat, Po-
larisationsgrad und Polarisationsrichtung. Eine forarellBeschreibung wurde 1852 von G.
G. Stokes entwickelt. Seine Parameter |, Q, U und V heiRerrddie Stokesschen Para-
meter. | ist dabei die Intensitat, Q und U beschreiben tad?olarisation und V wird zur
Beschreibung von zirkularer Polarisation benotigt. Esliso "die Aufgabe der beobachten-
den Astronomie, I, Q, U und V zu untersuchen, als Funktionwlelienlange, Position am
Himmel und der Zeit” Plighieri 1997].

Polarimetriedaten konnen wertvolle Informationen zauBer” Magnetfelder oder Staub-
verteilungen des beobachteten Objektes liefern. Dest@tbrhAstronomen gerne Informa-
tionen Uber alle vier Stokesschen Parameter fir jedea®ttimmel, zu jeder Zeit und tber
den gesamten elektromagnetischen WellenlangenbereittiRadiowellen bis hin zur Gam-
mastrahlung. Da man nicht gleichzeitig all diese Paranrateausreichend hoher Prazision
messen kann, ist es notig, sich auf diejenigen ParametkGenauigkeiten zu beschranken,
die fur das jeweilige Forschungsgebiet gerade wichtig.deehnisch und wirtschaftlich
machbar sind. Zum Beispiel nehmen Spektrometer meist leén faange Zeit (Minuten bis
einige Stunden) gemitteltes Spektrum der Quelle auf. Dagegessen Photometer nur die
Gesamtintensitat einer Quelle in Abhangigkeit von det ded unabhangig von der genauen
Wellenlange.

Am Max—Planck-Institut fur extraterrestrische PhysikRE) in Garching bei Miinchen
gibt es seit 1999 OPTIMA ein hochzeitaufldsendes Photometer fir den optischiési-
lenlangenbereich. Dieses Instrument wurde urspriindiic Pulsarbeobachtungen gebaut
und seitdem standig weiterentwickelt. Im Jahr 2002 kaneestes Polarimeter auf Basis einer
rotierenden Polarisationsfolie hinzu, so dass OPTIMA zumt&polarimeter wurde. Diese
Polarimeter—Bauweise bringt eine Einschrankung der bages Variabilitats—Zeitskalen mit
sich.

Eines der neuen wissenschaftlichen Ziele des OPTIMA—Riegeist es, das optische
Nachleuchten von Gamma—Ray—Bursts (GRB Afterglow) mitenateitaufldésung zu beob-
achten. Dabei soll auch die Polarisation gemessen werdese® Projekt wird OPTIMA—
Burst genannt. Um maoglichst viel Information aus der Lkehive des Nachleuchtens zu
erhalten, versucht man, so frilh wie moglich nach der Eigieg eines Burst mit der Be-
obachtung zu beginnnen. Gamma—Ray—Bursts sind kosmisgiiesionen, die sehr schnell

2Optical PulsarTIM ing Analyser
30Obwohl es Optik auch in allen anderen Bereichen des elekigortischen Spektrums gibt, meinen Astro-
nomen, wenn sie vom "optischen” reden, den sichtbaren Walgenbereich.



expandieren. Aus relativistischen Griinden ist die oidi VariabilitatAt eines Licht emit-
tierenden Gebietes immer groR3er, als die raumliche Ausaleg dieses Gebietes:

At > %; As : Ausdehnung, c : Lichtgeschwindigkeit. 4
Mit der Expansion eines GRB wird also die Variabilitat laagner und deshalb werden im
Fruhstadium eines GRB Afterglow die schnellsten Variaio beziglich Helligkeit als auch
Polarisation erwartet.

Das Thema dieser Arbeit ist die Entwicklung eines verbéssdpolarimeters, das auch
fur GRB Afterglow—Beobachtungen geeignet ist und auf zsmipelbrechenden Kristallen
basiert. Damit ist die Messung aller drei Polarisationapeater gleichzeitig moglich. Die
messbare Zeitskala ist dann nur noch durch ausreichentisti®8taegrenzt.

Kapitel 2 gibt einenUberblick iiber die Natur von polarisiertem Licht und véristlene
Messmethoden. Kapit@ behandelt die wissenschaftlichen Forschungsgebietanididem
Doppel-Wollaston—Polarimeter erschlossen werden sdheldapitel 4 wird das OPTIMA—
Photometer vorgestellt und die einzelnen Komponenteraeri@owohl die Entwicklung und
der Aufbau des neuen Polarimeters als auch die Analyse deeggenen Polarimetriedaten
wird in Kapitel 5 erlautert.

Danach werden erste Testmessungen des neuen Instrunmehizisar (Kapitelb) und am
1,3 Meter—Teleskop der Skinakas Sternwarte auf Kreta (gBpi beschrieben. Schlief3lich
ist in Kapitel 8 eine Zusammenfassung dieser Arbeit und Vorschlage figlictie Weiterent-
wicklungen zu finden.

“Diese Gleichung muss gegebenenfalls noch fiir die kosrizalog Zeitdilatation korrigiert werden.
SWollaston—Prismen. Mehr dazu siehe Kap&el
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Kapitel 2

Polarimetrie

Polarimetrie ist die Messung von polarisiertem Licht. Ifgénden Abschnitt wird zunachst
eine EinflUhrung in die Natur von polarisiertem Licht uniheemathematische Beschreibung
durch Stokessche Parameter gegeben. Danach folgtaeirblick tiber verschiedene Metho-
den der Polarimetrie und die jeweils zugrundeliegendersighiischen Mechanismen.

2.1 Polarisiertes Licht

Polarisiertes Licht wird am besten im Wellenbild bescheiebDabei werden einzelne Pho-
tonen durch Wellenziige dargestellt. Der elektrische \leddtbr eines einzelnen Wellenzuges
andert seinen Schwingungszustand nicht, solange deeh¥ely (das Photon) nicht mit an-
deren Teilchen wechselwirkt. Ein einzelnes Photon ist dahiner polarisiert. Befinden sich
viele Photonen bzw. Wellenziige gemeinsam in einem Ligkdkl, und haben die Schwin-
gungsrichtungen der elektromagnetischen Wellen keinerhegte Richtung, so spricht man
von unpolarisiertem Licht. In einem teilweise polariserti_ichtstrahl schwingen einige der
Wellenzlige in einer gemeinsamen Richtung, bei vollstamalarisiertem Licht sind alle
Schwingungsebenen der Wellenziige gemeinsam ausgeérichte

Schwingt der elektrische Feldvektor von polarisiertemhLio einer konstanten Ebene,
so spricht man von linearer Polarisation. Daneben gibtr&slarr polarisiertes Licht, bei dem
sich der E—Feld—Vektor innerhalb einer Wellenlange einmadie Ausbreitungsrichtung des
Lichtes dreht. Die allgemeine Form, also eine Linearkoratiim aus linearer und zirkularer
Polarisation, wird elliptische Polarisation genannt.deié\rbeit ist jedoch ausschliellich der
linearen Polarisation gewidmet. Um zirkulare Polarisaiao messen, bedarf es einer Erwei-
terung, auf die in Kapiteb.2.2kurz eingegangen wird. Jeder Lichtstrahl lasst sich aieas-
kombination aus einer vollstandig polarisierten Komptareund einer unpolarisierten Kom-
ponente darstellen. Der Quotient aus der Intensitat dést&ndig polarisierten Komponente
und der Gesamtintensitat beider Komponenten heil3t Batavhsgrad eines Lichtstrahls.
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Linear polarisiertes Licht lasst sich also durch folgewdei Parameter vollstandig be-
schreiben:

I : Gesamtintensitat = Summe der Intensitaten von unpdatér und
polarisierter Komponenté = I,, + I,

p : (linearer) Polarisationsgrad—= ITP

0 : Polarisationswinkel = bevorzugte Schwingungsrichtuag B-Feld—\Vektors.

Stokessche Parameter

Sir George Gabriel Stokes fuihrte 1852 einen Parametdr$@tt) und V zur mathematischen
Beschreibung von polarisiertem Licht ein, der 1946 von Soianyan Chandrasekhar zum
ersten Mal in der Astronomie angewendet wurdeHedht 197(sind die Stokes—Parameter
folgendermaf3en definiert: Man stelle sich vier Filter vamdenen jeder eine Transmission
von 50% fur unpolarisiertes Licht habe. Der erste Filteis#rop, das heil3t er lasst alle Po-
larisationszustande gleichermal3en passieren. Derezwit dritte Filter seien lineare Polari-
satoren, deren Durchlassrichtungen(yeund45° bezogen auf einen festen Winkelnullpunkt
stehen. Der vierte Filter lasse nur rechtshandig zirkopddarisiertes Licht passieren. Um den
Polarisationszustand eines zu testenden Lichtstratiirugsllen, stelle man jeden dieser Fil-
ter einzeln in den Strahlengang und messe jedes Mal denghladsenen Strahlungsfluss
(Intensitatenl, bis I3). Dann gelten fur die Stokes—Parameter dieses Lichtstfalgende
Relationen:

I = 2I, (2.1)
Q = 2@ —2I, (2.2)
U = 2L, -2l (2.3)
V o= 2I;—2I, (2.4)

Ein Satz von Stokes—Parametern wird oft auch in Vektorfoeschrieben und Stokes—\Vektor
genannt. Der Vorteil dieser Beschreibung ist, dass dieeStdRarameter additiv sind. Das
heil3t, um zwei Lichtstrahlen zu Uiberlagern, und den resahiden Polarisationszustand zu
erhalten, braucht man nur die entsprechenden Stokes+¥akta addieren. Bei der Darstel-
lung durch die Parametér p undd ist dies nicht moglich.

Die Definition von G. G. Stokes kann leicht in eine fur diesebdit anschauliche-
re Form fir lineare Polarisation umgeschrieben werdenn telle sich dazu wiederum
vier Filter vor, diesmal vier Linearpolarisatoren, derear€hlassrichtungen um die Winkel
a = 0°,45°,90°, 135° gegen eine feste Referenzposition verdreht ist. Derenaagginten-
sitaten seied,,. Jeder Filter wird immer nuginzelnin den Strahlengang eingebracht, so dass
sich die Filter gegenseitig nicht beeinflussen.

! Der Faktor 2 beschreibt die 50%ige Transmission der Filieryvon Stokes eingefiithrt wurde und zur Be-
schreibung von Polarisatoren notwendig ist: ein idealdaf&ator lasst von unpolarisiertem Licht genau die
Halfte passieren.
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90°

135°

Abbildung 2.1: Zur Transformation der Stokes—Paramet@uoiarisationsgroRen. Wenn man
den Himmel betrachtet, sind die beiden HimmelsrichtungestWind Ost genau anders her-
um definiert als auf einer Landkarte.

Dann gilt mit Hilfe der Gleichungern2(1) bis (2.3) (da 21y = I = Ipe + Igge = 450 +
Iisgs0, It = Ipo und Iy = Iy50):

I = IOO + Igoo (25)
Q — Ioo — Igoo (26)
U = Iz — 1350 (2.7)

Abbildung 2.1 illustriert die Projektion eines einfallenden PolarieativektorsE auf
diese vier Polarisatoren. Der Polarisationswinkel wirdd@r Astronomie von Norden
( = Winkelnullpunkt) tber Osten gemessen. Des weiterdrriraur Winkel im Intervall von
0° bis 180 auf, da die Ausrichtung des elektrischen Feldvektors uguadply vom Vorzeichen
ist. Winkel groRRer ald80° werden mit der Modulo—Funktion auf dieses Intervall zlric
gefuhrt. Da die Intensitat das Betragsquadrat des &ekin Feldvektors ist, gilt fur eine
Transformation in physikalische GroRRen folgendes Glaigjssystem:

Ipe = Ipsin®(6—90°) (2.8)
Iise = Ipsin®(0—135°) (2.9)
Igpe = Ipsin®(6) (2.10)

Iisso = Ipsin®(f—45°) (2.11)
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Nach einigen Umformungen und Additionstheoremen folgadarmit Hilfe der Glei-
chungen 2.6) und Q.7):

Ipo — Igpe = Q = 1Ip cos(20) (2.12)
I45o - 11350 = U= Ip sin(26) (213)

bzw.

2 2
p = 7VQI+U (2.14)
1

0 = 3 arctan% (2.15)
Die Intensitat | ist der einzige Stokessche Parameter iméne direkten physikalischen Sinn
und muss daher nicht transformiert werden. Sie ergibt sish&eichung2.5). Gleichungen
(2.12 bis (2.19 und Gleichung 2.5) bilden zusammen einen Satz von Transformationsglei-
chungen zwischen Stokes—Parametern und physikalischiHBeGr

2.2 Methoden der Polarimetrie

Es gibt im optischen Wellenlangenbereich hauptsachdieh Methoden um Polarisation zu
messen: Reflexion, Polaroidfilter und Doppelbrechung. Dggundeliegenden Mechanismen
werden im Folgenden vorgestellt.

2.2.1 Polarisierung durch Reflexion

Die Polarisierung von Licht durch Reflexion an dielektrischMedien kann mit dem Mo-
dell des elektronischen Oszillators beschrieben werdébildung2.2 zeigt eine lllustration
dazu.

Ein parallel zur Einfallsebengolarisierter Lichtstrahl treffe unter dem Einfallswinké|
auf ein Dielektrikum mit dem Brechungsindex. Die Elektronen im Dielektrikum schwin-
gen parallel zur Einfallsebene und senkrecht zum gebrerh&trahl. Die Feldstarke des
reflektierten Strahls ist somit proportional gim 6, wennd der Winkel zwischen reflektier-
tem Strahl und der Schwingungsrichtung der Elektroneigtd dieser Winkel Null, bzw.

O, + 0, = 90°, (2.16)

so verschwindet der reflektierte Strahl ganz. Der Einfatikel heil3t in diesem Fall Brew-
sterwinkel oder Polarisationswinl%ed?p. Ist der einfallende Strahinpolarisiert so ist der
reflektierte Strahl unter diesem Winkel vollstandig sexkit zur Einfallsebene polarisiert.

2Nicht zu verwechseln mit dem Polarisationswinketler polarisiertes Licht beschreibt.
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Abbildung 2.2: Zur Theorie des Brewsterwinke@ bedeutet, dass der elektrische Feldvek-
tor in der Einfallsebene schwingt. Audl¢cht 2001

Der Brewsterwinkel lasst sich aus dem Snelliusschen Bregsgesetz herleiten:

nisin(dp) = nysin(by) (219 ng cos(6p)

=0, = arctan % . (2.17)
Im Jahr 1812 erfand der franzosische Astronom Dominigule Arago den Glasplattensatz—
Polarisator, bei dem mehrere Glasplatten aufeinandeaggssind, so dass der transmittier-
te Strahl von der jeweils nachsten Glasplatte reflektigénd {Hecht 200]. Auf diese Weise
konnte Arago die Effizienz seines Polarisators steigerrsahdn polarimetrische Experimen-
te mit vom Mond gestreuten Sonnenlicht durchfuhren. Inrdedernen Astronomie spielt
diese Art der Polarimetrie keine Rolle mehr.

2.2.2 Funktionsprinzip von Polaroidfolien

Das Polaroidfilter wurde 1928 von dem amerikanischen Phydiddwin Herbert Land er-
funden. Sein erstes Modell, die J-Folie, bestand aus wénzigadelformigen Kristallen, die
parallel zueinander ausgerichtet waren. Die heute haiidlelee H—Folie erfand Land zehn
Jahre spateecht 2001 Sie enthalt langkettige Kohlenwasserstoffmolekili€angelager-
ten Jodatomen. Die Valenzelektronen der Jodatome sindngntler Ketten frei beweglich,
konnen jedoch nicht von einer Kette zur nachsten springen

Eine parallel zu den Ketten polarisierte einfallende Wablertragt Energie auf die Elek-
tronen, die dadurch zum Schwingen angeregt werden. Dadurchdie Welle gedampft.
Nur Polarisationsrichtungen senkrecht zu den Molekigketverden durchgelassen. Dies
funktioniert, solange die Wellenlange des einfallendechtes in der GroRenordnung des
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Abbildung 2.3: Optische Dichte eines Polaroidfilters vonp WIS 4K von Linos fur parallel
(D)) und senkrechtf, ) zur Durchlassrichtung polarisiertes Lichtifios 2006

Abstandes der Molekulketten liegt. Zu kleineren und gré Wellenlangen hin wird dieser
Effekt schwacher, was dazu fiuhrt, dass Polaroidfoliem eiu beiden Enden des sichtbaren
Spektrums hin abfallende Modulation aufweisen. Als Beikigt in Abbildung2.3die Modu-
lation fur den Filtertyp VIS 4 K der Firma Linos dargesteltie optische Dichtd) = log(%)

ist ein Mal3 fur die Durchlassigkeit des Polaroidfilterse Burven D und D, geben die
optische Dichte fur parallel bzw. senkrecht zur Durchiassung polarisiertes Licht der je-
weiligen Wellenlange anr(ist der dazugehorige Transmissionskoeffizient). Dem &ap
kann entnommen werden, dass die Transmission fur paralteDurchlassrichtung polari-
siertes sichtbares Licht bei ca. 63% liegt (600 nm) ~ 0, 2). Aufgrund der abnehmenden
Modulation am Rand des sichtbaren Spektrums und wegen (iegeniber Kristallpolari-
satoren) geringen Transmission kommt die Polaroidfolidén beobachtenden Astronomie
weniger zur Anwendung. Ein Beispiel ist das Polarimeter ®Nam Liverpool Telescope
auf La Palma.

2.2.3 Theorie der Doppelbrechung

Das Phanomen der Doppelbrechung wurde 1669 von ErasmiisoBaus an einem in Is-
land* entdeckten Mineral, dem Kalkspat'¢C O3) gefunden Hecht 200]. Bartholinus stell-
te fest, dass man durch diesen Kristall hindurch betragt@dtler doppelt sah, und nannte
die beiden austretenden Strahlen "ordentlichen” (om@inpund "auRerordentlichen” (extra-
ordinaren) Strahl. Abbildung.4illustriert dieses Verhalten.

Die beiden austretenden Strahlen sind senkrecht zueinpotiisiert und enthalten da-
mit, von Oberflachenreflexionen abgesehen, die gesamgestiahlte Lichtintensitat. Die
Absorption im Kristall ist vernachlassigbar gering.

Die Doppelbrechung beruht auf folgendem physikalischdakgfDer in der Optik tbli-
che Brechungsindex,. ist der Realteil eines komplexen Brechnungsindex ,/¢.:. Dabei

Shttp://telescope.livim.ac.uk/Info/Genlnfo/ringo.Htm
“Kalkspat wurde damals Islandspat genannt.


http://telescope.livjm.ac.uk/Info/GenInfo/ringo.html
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Abbildung 2.4: Doppelbrechung beim Kalkspat: Pfeile undi®e markieren jeweils die
Schwingungsrichtung des elektrischen Feldvektors (inRimpierebene bzw. senkrecht da-
zu). o: ordininarer Strahl, e: extraordinarer Strahl.

sinde = ¢(\) und . = p(A) die wellenlangenabhangigen Responsefunktionen im gemo
nen Medium. Sie geben an, wie stark Elektronen im Kristiédgiauf ein elektrisches Feld
reagieref . Die Parametet und ;. werden auch Dielekirizitatskonstante und Permeatsilita
konstante genannE[iel3bach 200D Es gilt:

ny = Re(\/en) . (2.18)

In Kristallen konnen die Responsefunktionen fur unteiesdliche Schwingungsrichtun-
gen des elektrischen Feldes voneinander verschiedenB§eiResponsefunktion in x— und
y—Richtung seien aufgrund der Kristallsymmetrie idefitjsn z—Richtung jedoch davon ver-
schieden. Dann definiert die z—Richtung die optische Aclesa<distalls. Kristalle mit einer
optischen Achse nennt man uniaxial oder einachsig, soléhewai optischen Achsen hei-
Ren biaxial oder zweiachsig. Die richtungsabhangige &esgfunktion fuhrt nach Gleichung
(2.18 zu richtungsabhangigen Brechungsindizes. Das heilftagh Schwingungsrichtung
des elektrischen Feldvektors des einfallenden Lichted digr betreffende Welle unterschied-
lich stark gebrochen. Dies fuhrt letztendlich zur Auf$pad von unpolarisiertem Licht in
zwei zueinander senkrecht polarisierte Komponenten wighibildung 2.4 dargestellt. Der
Brechungsindex des ordinaren Strahls wird mibezeichnet, der des extraordinaren mit
Ein Mal fur die Starke der Doppelbrechung4st = n. — n, [Hecht 2001

°Daher der Ausdruck "Responsefunktion”
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2.2.4 Bauarten von Kristallpolarisatoren

Beim einfachen Kalkspatkristall verlaufen ordentlichedwaul3erordentlicher Strahl je nach
Einfallswinkel parallel oder in flachem Winkel zueinand@res ist fur die Konstruktion op-
tischer Instrumente ungeeignet, da meist entweder nur dareaustretenden Strahlen oder
beide Strahlen getrennt voneinander registriert werdbersdJm einen fiir optische Anwen-
dungen geeigneten Kristallpolarisator herzustellen,dererdeshalb zwei doppelbrechende
Kristalle mit definierter Orientierung der optischen Adahnssisammengefiigt. Damit kann
durch die Bauart der Strahlengang kontrolliert werden.

Kristallpolarisatoren werden in vielen verschiedenen @tan gefertigt. Die Bauweise
hangt hauptsachlich davon ab, fir welchen Zweck man ddariBator benotigt. Auch die
Wahl des Materials spielt dabei eine groRe Rolle. Bei Kalkgjilt z.B. An = ne — no, =
—0,172 < 0. Deshalb wird Kalkspat als "negativ einachsig” bezeichBeim Quarz §i0,)
ist An = 0,0091 > 0, es handelt sich daher um einen positiv einachsigen Kirigtastall-
polarisatoren konnen grob in zwei Klassen unterteilt vwardBei der einen Sorte wird der
ordentliche Strahl absorbiert und nur der au3erordemtlielrd transmittiert. Bei der ande-
ren Sorte sind die beiden Kristallhalften so zusammengestass die beiden austretenden
Strahlen divergent sind. Es kdnnen also mit einem geetgn&tifbau die Intensitaten beider
Strahlen gemessen werden. In Abbilduh§ sind zum Vergleich Polarisatoren beider Arten
gezeigt. Die Besonderheit beim Wollaston—Prisma ist, dadentlicher und aufRerordentli-
cher Strahl symmetrisch zur Einfallsrichtung austretess die Konstruktion eines optischen
Systems vereinfacht.

absorbierende Farbschicht

. | e-Strahl

EI N o — EI N L

!

11 11 ‘\H\

o-Strahl

. Ld

Glan-Thompson-Prisma Wollaston—Prisma

Abbildung 2.5: Zwei Beispiele von Kristallpolarisatoredie Zeichen| und e markieren im
jeweiligen Kristall die Richtung der optischen Achse.



Kapitel 3

Wissenschaft mit dem Polarimeter

Bei ausreichendem Photonenfluss ist das im Rahmen dieseit &ritwickelte OPTIMA—
Polarimeter in der Lage, die Variation von polarisiertenaHtiauf Zeitskalen unterhalb von
Sekunden zu messen. In diesem Kapitel wird zunachst dstdfning von polarisiertem Licht
in der Astronomie diskutiert. Im Anschluss werden anhand zavei astrophysikalischen
Objektklassen die Anwendungsmaglichkeiten des Poldadraalargestellt.

3.1 Entstehungsprozesse von polarisiertem Licht

Das Licht der meisten Sterne ist unpolarisiert. Dies liagttaer Kugelsymmetrie und an
der Tatsache, dass sie sich in groRRer Entfernung befindeam WWginsisch lineare Polarisa-
tion bei einem stellaren Objekt auftritt (z.B. durch Stregun der Photosphare), dann sind
die Polarisationsrichtungen aufgrund der Kugelsymmettationssymmetrisch angeordnet.
Da Sterne (mit Ausnahme der Sonne) raumlich nicht aufgel@rden konnen, mittelt sich
ihre Gesamtpolarisation zu Null. Daraus folgen zwei Vosat®ungen, damit ein Objekt po-
larisiert erscheint. Erstens muss es einen intrinsischggkttgeben, der polarisiertes Licht
erzeugt, oder das Sternenlicht polarisiert. Zweitens raims Asymmetrie bestehen, so dass
diese Polarisation nicht durch raumliche Mittelung Ubas Objekt wieder verschwindet. Je
hoher die (raumliche, spektrale oder zeitliche) Aufligseines Beobachtungsinstrumentes
ist, um so groRRere Polarisationsgrade wird es messerekdda Uber weniger Messeinheiten
(Pixel, Energie— oder Zeitbhins) gemittelt wird (vglifbergen 199p.

Polarisiertes Licht kann entweder direkt von einem Strabtaittiert werden (wie z.B.
bei Synchrotronstrahlung), oder durch Modifikation von alapsiertem Licht (z.B. durch
Reklexion oder Streuung) erzeugt werden. Im Folgendeneweethige der Entstehungsme-
chanismen von polarisierter Strahlung vorgestellt.

Reflexion

Das Zustandekommen einer Polarisierung von unpolagsieidticht durch Reflexion an
Oberflachen von Festkorpern wurde schon in Kadtéllerklart. Astronomisch kann dies
z.B. bei Reflexion an Gestein auf Mond- oder Planetenolohdlavon Bedeutung sein. Bei
Reflexion an Planeten erwartet man einen Polarisationsgmnadber 20% Tinbergen 199p

17
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Streuung

Unpolarisiertes Licht kann auch durch Streuung polatisigrden. Es handelt sich um Ray-
leigh—Streuung, wenn die Photonen an Molekilen streuenSBeuung von Sonnenlicht an
Luftmolekilen der Erdatmosphare wird zur Eichung desk&finullpunktes des neuen Polari-
meters am Himmel ausgenutzt (Kapi#eB). Streuen Photonen an freien geladenen Teilchen,
z.B. Elektronen, so handelt es sich dabei um Thomson—StgeRiese findet beispielsweise
in der Korona der Sonne statt. Weitere Teilchen, an denemoRéwo streuen konnen, sind
Staubpartikel. Diese sind meist nicht kugelsymmetrisohdsrn langlich, und kénnen daher
durch Magnetfelder ausgerichtet werden. Dieser Effektasantwortlich fir die Polarisie-
rung von Sternenlicht auf dem Weg zum Beobachter — die teltase Polarisation. Bei der
Polarimetrie muss firr interstellare Polarisation kaeigwerden, um die dem Beobachtungs-
objekt eigene Polarisation zu messen. Interstellare Batam kann bis zu 10% Polarisati-
onsgrad hervorruferifinbergen 199p

Zeemaneffekt

Der Zeemaneffekt aus der Atomphysik beschreibt die Aufapglvon Spektrallinien (Emis-
sions— oder Absorptionslinien), wenn sich Atome in einertemen Magnetfeld befinden.
Longitudinal zur Magnetfeldlinie konnen zwei Linien mittgegengesetzt zirkularer Pola-
risation beobachtet werden. Transversal zum Magnetfeld @ie Spektrallinie in drei Fre-
quenzen aufgespalten. Die mittlere Linie ist dabei pdratle beidenAuReren senkrecht
zum Magnetfeld linear polarisiert. Da die mittlere Linig§eh eine hoherAquivalentbreite
aufweist als die beiden auf3eren, ergibt sich eine bedbaghiNettopolarisation. Wahrend
die zirkulare Polarisation des longitudinalen Zeematedfe einige 10% Polarisationsgrad
aufweisen kann, liegen die gemessenen linearen Polarisgtiade des transversalen Zee-
maneffektes meist unter 1% (vgLdroy 19935).

Synchrotronstrahlung

Ein wichtiger Emissionsmechanismus von Pulsaren und GaRiana-Bursts ist die Synchro-
tronstrahlung. Bewegt sich ein geladenes Teilchen (mégti®nen) auf einer Kreisbahn um
eine Magnetfeldlinie, emittiert es elektromagnetischal8ting, da es sich um eine beschleu-
nigte Ladung handelt. Wiederum ist die senkrecht zum Mdgluetmittierte Strahlung linear
und die parallel dazu emittierte zirkular polarisiert. Bazwischen liegenden Beobachtungs-
winkeln tritt elliptische Polarisation auf. Synchrotrerahlung spielt in der Astrophysik in
allen Spektralbereichen eine wichtige Rolle. Im Optiscthvenden Polarisationsgrade bis zu
50% bei Pulsaren und BlazarebeobachtetTinbergen 199p

!Blazare sind eine spezielle Klasse von aktiven Galaxien.
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3.2 Pulsare

3.2.1 Entdeckungsgeschichte der Pulsare

Im Jahre 1934 postulierten Walter Baade und Fritz Zwicky Ekéstenz von aulRerst kom-
pakten stellaren Objekten, die hauptsachlich aus Neettrdrestehen sollterBhade 193}
Sie galten lange Zeit als nicht entdeckbar, da man sich keifechanismus vorstellen konn-
te, durch den ein Neutronenstern Strahlung aussenderiekoie niederlandischen Astro-
nomen J. H. Oort und Th. Walraven wiesen 1956 die Polarisaties Crab—Nebelsnach
und zeigten dass es sich bei der emittierten Strahlung unchBgtnonlicht handeln muss
[Oort 1956. Sie konnten aus ihren Beobachtungen die Anzahl der vidagichen Elektro-
nen berechnen, die benotigt wurde, um das Strahlungsspektes Nebels im Radio— und
im sichtbaren Bereich zu erklaren. Die Energiequelledigse Elektronen war zu dieser Zeit
noch nicht bekannt.

Vollig unabhangig davon waren A. Hewish und seine Dokidma J. Bell im Jahr 1967
mit ihnrem Radioteleskop auf der Suche nach interplanetardrinterstellarer Szintillatioh
um die Verteilung von Quasarkau studieren. Nur Punktquellen unterliegen diesem Phano-
men, deshalb konnten es Bell und Hewish als Unterscheidusgsnal zwischen punktfor-
migen Quasaren und ausgedehnten Radiogalaxien verweBdedieser Durchmusterung
fielen den beiden Forschern periodische Fluktuationen rienihempfangenen Signal auf,
die jede Nacht um die gleiche Zeit wiederkehrten. Bell unavidk benutzten ein Transit-
teleskop, dessen Empfanger immer auf einen festen Azimgestellt war und die Strah-
lung der voruberziehenden Objekte aufzeichnete. Das Séyeal hatte eine Periode von
1,337 Sekunden und seine Quelle war zunachst auRessthaft. Sogar Signale einer extra-
terrestrischen Zivilisation wurden in Betracht gezogechd zwei Monate spater erschien
ein Artikel in Nature Hewish 1968, in dem ein Neutronenstern als Quelle vermutet wur-
de. Die schnelle Signalvariation erlaubte nur sehr kormg&Mbjekte. Damit war der erste
Pulsar, PSR B1919+21 entdetkin den folgenden Monaten wurden weitere Pulsare ent-
deckt, unter anderem der Pulsar im Crab—Nebel (PSR B0531mitleiner Periode von
33 ms [Staelin 1968 Damit war die Energiequelle fir die Synchrotronstraigdes Crab—
Nebels entdeckt. Durch den Nachweis der kontinuierlichemrivgerung der Periode des
Crab—PulsarsRichards 196Pstand fest, dass es sich bei Pulsaren tatsachlich um Ischne
rotierende Neutronensterne und nicht etwa um oszilliexestgrne handelt.

Wie von Baade und Zwicky vorausgesagt, sind Pulsare dabiigggon Supernovaex-
plosionen. Der Nebel, in dem sich der Crab—Pulsar befinstetlerUberrest der Hillle des
Sterns, der als Supernova sein Leben beendet hat. In diegérst Bie Explosion historisch
belegt durch Aufzeichnungen chinesischer Astronomen amstahre 1054.

2In dieser Arbeit wird sowohl fur den Pulsar als auch fiir tiebel die englische Bezeichnung verwendet, da
die Ubersetzung ins Deutsche irrefithrend ist: Englisch "Csabht sowohl fur Krabbe als auch fiir Krebs. Der
Crab—Nebel befindet sich jedoch nicht im Sternbild Krebslsomim Sternbild Stier.

%Interplanetare und interstellare Szintillation ist dagieastronomische Pendant zum optischen Seeing (siehe
Kapitel4.1). Das Phanomen wird durch ionisiertes Gas im intersetiddedium, in unserem Sonnensystem und
in der terrestrischen lonosphare verursacht.

“Quasare: aktive Galaxien, die (im Gegensatz zu Radiogaipaufgrund ihrer groRen Entfernung als Punkt-
quellen erscheinen.

PSR steht filr "Pulsating Source of Radio”. Die Zahlen getierkoordinaten imAquatorialsystem an.
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Uber 1500 Pulsare sind heute bekannt. Ihre Parameter iditver den Pulsar Katalog
der Australia Telescope National Facility (ATNF) bezogegraer® [Manchester 2005

3.2.2 Physik der Pulsare
Aufbau von Neutronensternen

Neutronensterne sind aul3erst kompakte Objekte mit ttiednemodglichen Massen zwischen
0,2 und 2 Sonnenmassen, bei typischen Radien von nur 10 ks [I5/ne 1998. Gemes-
sen wurden (bei Pulsaren in Doppelsternsystemen) Masssolam 1 und 2 Sonnenmassen
[Stairs 2004 Der Aufbau eines Neutronensterns hangt stark von detafidsgleichung sei-
ner Materie ab. Die auf Neutronensternen vorherrschendehmtd sind jedoch nicht im La-
bor herstellbar , was zur Folge hat, dass die Zustandsglegchicht experimentell untersucht
werden kann. Deshalb sind Hypothesen tber das Innere vatradensternen mit grof3en
Unsicherheiten behaftet. Einige Neutronenstern—Mode#eden in Lattimer 200] vergli-
chen. Typischen Modellen zufolge betragt die Dichte arSlernoberflache etwid)® g/cm3.
Die aul3erste Schicht bis ca. 1km Tiefe besteht haupishcals kristallinem Eisen. In den
inneren Schichten wird die Anzahl der Neutronen pro Atomkarmer gro3er, da unter dem
zunehmenden Gravitationsdruck immer mehr Elektronen noitoRen kombinieren. Ab ei-
ner gewissen Dichte werden Atomkerne instabil und es bdd#t eine superfluide Neutro-
nenflissigkeit aus. Neutronensterne konnten einenrfé&ten besitzen mit Dichten bis zu
3 x 101 g/cm® (ca. 10 mal so viel wie gewdhnliche Kernmaterieyrie 1998.

Abnahme der Rotationsfrequenz

Pulsare schopfen ihre Energie aus ihrer Rotation. Aus deraAme der Rotationsfrequenz
kann daher ihre gesamte abgegebene Leistung abgescleadsny
. dE d1 .
E=—=—-I0% =100 = 47*Ivi 3.1
dt  dt2 A (3.1)
mit | : Tragheitsmoment
Q: Kreisfrequenz der Pulsarrotation
v . Frequenz der Pulsarrotation.

Das Tragheitsmoment betragt
I = kM R? (3.2)

mit M : Masse
R :Radius.

Der Koeffizient k hangt vom Aufbau des Neutronensterns ath hetragt k= 2/5 fur eine
homogene Kugel. Eine grobe Abschatzung ergibt

I~ 10% gem? (mit M = 1,4Mg, R =10km, k= 0.4) 7.

Shttp://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
"My, ist die SonnenmasseM ~ 2 x 10%° kg.
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Fur PSR B0531+21, den Crab—Pulsar, folgt daraus:
E~1,5x10% erg/s.

Der grofdte Anteil dieser Energie geht bei der Beschleurgeon geladenen Teilchen
verloren. Dabei wird ein kleiner Teil Uber Synchrotron-dufrimmungsstrahlung in Pho-
tonen transformiert. Es wird davon ausgegangen, dass danliB8tg im Radiobereich ein
anderer Emissionsmechanismus zugrunde liegt, als im Hechiebereich (in diesem Fall
optisch Uber Rontgen— bis Gammastrahlung).

Die Magnetosptire

Neutronensterne besitzen sehr hohe Magnetfeldar bis zu10'? G. Diese GroRenordnung
ist konsistent mit der Annahme, dass bei der Entstehung &leatronensterns der magneti-
sche Fluss des kollabierenden Vorgangerobjektes enhailte und sich dadurch die magne-
tische Flussdichte entsprechend erhoht. P. GoldreichMintillian Goldreich 196 haben
gezeigt, dass durch das rotierende Magnetfeld eine derdiiav entgegengesetzte Kraft
(parallel zu den Magnetfeldlinien) entsteht, die Elek&nomund Protonen aus der Oberflache
des Neutronensterns extrahieren. Dies fuhrt zu einer lagnfa geflllten Region, der Ma-
gnetosphare. Abbildung.1zeigt ein Modell der Magnetosphare eines Pulsars. Die kagn
feldachse kann beliebige Winkel mit der Rotationsachsscéiiel3en. Der Lichtzylinder ist
der Ort, an dem ein starr mit dem Neutronenstern mitrotegeRunkt Lichtgeschwindigkeit
erreicht. Beim Crab—Pulsar hat er einen Radius von

C
T'Lichtzylinder = g ~ 1600 km

mit P : Umlaufperiode
¢ : Lichtgeschwindigkeit.

Das Magnetfeld rotiert innerhalb des Lichtzylinders mitrdieutronenstern mit, aul3er-
halb werden die Magnetfeldlinien durch die Rotation des&sl toroidformig aufgewickelt.
Sie schlie3en sich erstim Bereich des umgebenden Supéi@vasts, man spricht von offe-
nen Feldlinien. Aufgrund der hohen magnetischen Felkstébnnen sich geladene Teilchen
in erster Naherung nur parallel zu den Feldlinien bewegehdamit nur Giber die offenen
Feldlinien aus dem Lichtzylinder entkommen.

Gebiete, in denen eine Beschleunigung der Teilchen undt ®inei Emission stattfindet,
konnen deshalb nur auRerhalb der geschlossenen Magltietézl liegen. Sowohl die genaue
Lage dieser Emissionsgebiete, als auch die dominierendéssibnsmechanismen sind nicht
bekannt.

81G=1GaurR 40 * Tesla
%Im Goldreich-Julian-Modell sind Magnetfeldachse und Rotsachse parallel. Obwohl diese Annahme
nicht der Realitat entspricht, ist das Modell doch zurdthation der grundlegenden Prinzipien geeignet.
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Beobachter

Lichtzylinder

Abbildung 3.1: Die Magnetosphare eines Pulsars. NS stghtiéutronenstern. Die Magnet-
feldachsei schlie3t mit der Rotationsach§eden Winkela ein. TPC bezeichnet die Emissi-
onszone im Two—Pole Caustic Model. (Zeichnung ndzykg 2003)

Emissionsmodelle

Es existieren verschiedene Modelle, um die Emissionseaygiten von Pulsaren zu er-
klaren. Die wichtigsten sind das "Outer Gap Model” (siehB.4Romani 1999, und das
"Polar Cap Model” (siehe z.BQaugherty 198p. Zwei neuere Modelle reproduzieren nicht
nur die Lichtkurve, sondern auch die Polarisationseigeaisen des Crab—Pulsars qualitativ:
das "Striped Wind Model”Kirk 2002] und das "Two—Pole Caustic ModelDjyks 2003. Im
Striped Wind Model wird angenommen, dass die Strahlung &eil® bis 100 Lichtzylin-
derradien im Bereich der toroidformig um den Pulsar geelielka Magnetfeldlinien entsteht.
Im Two—Pole Caustic Model liegt das Emissionsgebiet dieeiierhalb der letzten geschlos-
senen Feldlinie (TPC in Abbildung.1). Der Beobachter sieht abwechselnd die beiden Ma-
gnetfeldpole ("Two—Pole”). Durch endliche Lichtlaufzsit Uberlagern sich bei bestimmten
Pulsarphasen Photonen, die in verschienenen Hohen @beNeutronenstern emittiert wur-
den. Dies fuhrt zu einer kaustikartigen Verstarkung uachidl zur Ausbildung von Haupt—
und Nebenpuls (vgl. Abbildung.10. Da Photonen aus verschiedenen Hohen verschiedene
Polarisationsrichtungen aufweisen, ist die Nettopaddids der Haupt— und Nebenpulsphase
gering.

J. Dyks, A. Harding und B. RudalDlyks 2004 haben die Polarisationslichtkurven von
Pulsaren fir das Outer Gap Model, das Polar Cap Model un@ivdasPole Caustic Model si-
muliert. Im Vergleich dazu sind irFétri 200% die Polarisationseigenschaften fur das Striped
Wind Model zu finden.
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Erdumlaufbahn

Zum Pulsar——

Baryzentrum| . &t |

Abbildung 3.2: Laufzeitkorrektur zwischen Observatoriund Baryzentrum des Sonnensy-
stems. Dieses liegt, abhanging von der Planetenkortgtellannerhalb oder au3erhalb der
Sonne.

Phasenaufgeloste Polarimetriedaten von Pulsaren saterbfast nur im Radiobereich
verfugbar. Optische Polarimetrie konnte bisher nur miir ggeringer Statistik durchgefuhrt
werden (siehe z.B.Kern 2003). Die einzige Ausnahme bildet der Crab—Pulsar mit Daten
im Infraroten, Optischen und Ultravioletten. Um die Modethnungen mit mehr Daten ver-
gleichen zu kdnnen, ist es wichtig, optische Polarimetrighoher Zeitauflosung an weiteren
Pulsaren durchzufuhren. Aufgrund der wesentlich gerigrgélelligkeit anderer Pulsare sind
dafur grol3ere Teleskope notwendig, als beim Crab—PWlgaitere Messungen des Crab—
Pulsars, besonders in der Phase zwischen den Pulsenekdgtmenfalls helfen, den Emissi-
onsmechanismus der hochenergetischen Strahlung vorréulsesser zu verstehen.

3.2.3 Baryzentrisierung

Die Lichtpulse, die von Pulsaren periodisch ausgesendedeme unterliegen der Doppler-
verschiebuntf, wenn sich die Erde auf ihrer Umlaufbahn um die Sonne (ode®éiserva-
torium auf seiner Bahn um die Erde) auf das Objekt zu oder konweg bewegt. Um ein
gleichformig bewegtes und fir alle Beobachter (sowohelten als auch bodengebunden)
einheitliches Bezugssystem zu verwenden, werden alleiZaitf den Schwerpunkt des Son-
nensystems bezogen. Man konvertiert daher die Ankunttgziis Photons in dieses System.
In erster Naherung etspricht dies der Addition bzw. Sidima von At = %, mit d = Abstand
zwischen Sonne und Punkt A (siehe Abbilduhg).

Folgende weitere Effekte spielen dabei eine Rolle:

e Sonnensystem—EphemerideDie Paositionen aller Planeten missen bekannt sein, um
die Lage des Schwerpunktes zu bestimmen.

e Position des BeobachtersDie geographische Position des Observatoriums auf der

19Die spektrale Dopplerverschiebung der ankommenden Stigtsipielt kaum eine Rolle. Wichtig ist aber die
Dopplerverschiebung der Ankunftzeiten der Photonen.
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Erde bzw. die Position des Satellitenobservatoriums imitQvlsd benotigt um die
Distanz zum Baryzentrum zu bestimmen.

Position der Quelle: Die zur Strahlung parallele Kathete des Dreiecks
Sonne — Erde — A (Abbildung.2) hat je nach Richtung der Quelle verschiedene
Langen. Ist diese Richtung senkrecht zur VerbindungsiBaryzentrum — Observato-
rium, so ist die geometrische Komponente der Korrekturcgl®iull.

Shapiro—Dilatation: Ein Lichtstrahl wird durch Graviationsfelder im Sonnerisys
abgelenkt. Je groRer die Ablenkung ist, um so groRer wirchaseine Laufzeit
[Shapiro 196}

Gravitationsblauverschiebung: Weil das Pulsarsignal von auf3erhalb des Sonnensy-
stems in sein Gravitationspotential hineinlauft, wirdzcahdoheren Frequenzen hin ver-
schoben. Dieser Effekt ist aufgrund der elliptischen Eridwiibahn saisonal verschie-
den, da sich die Erde je nach Jahreszeit unterschiedlitinti&ravitationspotential
der Sonne befindet.

Dispersion des ISM:Aufgrund der Dispersion des Interstellaren Mediums (1Sl |
fen Signale verschiedener Wellenlangen verschiedereficiiriese Korrektur ist von
besonderer Bedeutung, wenn man die Pulsarlichtkurven aoiioBeobachtungen mit
Hochenergiebeobachtungen vergleichen will.

All diese Effekte sind im TEMPO Codéberiicksichtigt. Auch die Photonenankunftszei-

ten von OPTIMA werden auf diese Weise korrigiert.

1 http://pulsar.princeton.edu/tempader http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/tempo/
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Crab Pulsar, OPTIMA, Calar Alto 3.5m, Jan 10, 2002 20:09:01 UT + t(s), no Filter

Counts/bin

h 1 1 1 . 1 1 ! 1 1 h 1 1 1 1 1
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time [s] (1ms bins)

Abbildung 3.3: Lichtkurve des Crab Pulsars niins Zeitauflosung. Messung des OPTIMA
Photometers a, 5 m—Teleskop des Centro Astrondmico Hispano Aleman in Spani

3.2.4 Faltung von Lichtkurven

Um einzelne Pulse direkt in der Lichtkurve eines Pulsarsehes, sind grol3e Spiegeltele-
skope notwendig. Selbst dann ist das Signal/Rausch-eihdneist gering. Als Beispiel
zeigt Abbildung3.3 eine Lichtkurve des Crab Pulsars wie sie von OPTIMA am 3,5eet
Teleskop des Calar Alto Observatoriums in Spanien aufgkret wurde.

Um das Signal/Rausch—Verhaltnis zu verbessern, addemtmehrere Umlaufe des Pul-
sars phasenkoharent miteinander und erhalt so einemibemmyene Lichtkurve. Dieses Ver-
fahren wird Faltung genannt, mathematisch betrachtetdibes sich jedoch um eine Taylor-
summe:

1 1
gb(tz) = Bruchteil von |v - (ti — to) + §V . (ti — to)Q + EV . (ti — t0)3 + @0 (33)
mit

¢(t;) :Phase des Photons Nummer i,
v, v, U . Rotationsfrequenz des Pulsars und deren Zeitableitungen

to : Referenzzeitpunkt,
ti : Baryzentrisierte Ankunftszeit des Photons Nummer i,
N : Phasenlage zum Referenzzeitputikt

"Bruchteil von” bedeutet, dass von dem Wert in der Klammaerdia Stellen hinter dem
Komma zu nehmen sind. So erhalt man fur jedes Photon dieuAftdzeit innerhalb einer
Periode, ausgedrickt in Einheiten der Periodendauerdéugnzahl der Photonen pro Pha-
senbin ergibt sich die Lichtkurve. Die dazu notwendigeminfationen wie/, o, I, to undgg
werden Pulsar-Ephemeriden genannt und Ublicherweiss dReidiobeobachtungen gewon-
nen. Die aktuellen Ephemeriden des Crab Pulsars konnemdig Website der Jodrell Bank
Pulsar Gruppe bezogen werdéitip://www.jb.man.ac.uk/ pulsar/crab.html
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3.3 Gamma-Ray-Bursts

3.3.1 Eine kurze Geschichte der Gamma—Ray—Bursts (1963 bigute)
Die Vela—Satelliten

Im Jahr 1963 startete das erste Paar der Vela—Saté&litam den im gleichen Jahr unter-
zeichneten Vertrag zum Verbot von Nuklearwaffentests adwaa Grol3britannien, den USA
und der Sowjetunion zu Uberwachen. Diese Satelliten m&ttektoren fur Neutronen, so-
wie fur Rontgen— und Gammastrahlung an Bord. Zwischer®18& 1972 wurde 16 mal
eine erhdhte Photonenrate in den Gammadetektoren meBirdliten koinzident gemessen
[Klebesadel 1973 Durch Laufzeittriangulation konnten die Erde und die &®@als Quellen
ausgeschlossen werdddber Abschatzungen mit Hilfe dely/r>—Abfalls von Strahlungs-
fluissen konnte eine untere Grenze fur die Distanz diesetl€uvon mehreren Millionen
Kilometern angegeben werden. Klebesadel et al. suchtdnreagh zeitlichen Korrelationen
mit beobachteten Supernovae, konnten jedoch keinen Zusahang feststellen. Zu dieser
Zeit wurde der Begriff "Gamma—Ray—-Burst” (GRB) gepragt.

BATSE

Etwa 20 Jahre spater wurde ein grofRer Schritt in Richtun@dferschung dieses Phanomens
gemacht: der Start des Compton Gamma Ray Observatory (CER@s der vier Experi-
mente an Bord dieses Satelliten war das Burst And Transiemtc® Experiment (BATSE).
BATSE bestand aus acht Detektoren mit Nal-Szintillatodda,an den Ecken von CGRO
angebracht waren. Diese hatten eine hohere Sensitilitdatie Vela—Detektoren und wiesen
wahrend ihrer 9-jahrigen Mission 2704 GRBs nach. Dieseewasotrop am Himmel ver-
teilt (siehe Abbildung3.4). Wirden GRBs regelmafdig innerhalb unserer Galaxigeteft,
ware dagegen eine Haufung in der galaktischen Scheibewarten. In Richtung unserer
Nachbargalaxie M31 (Andromedagalaxie) war ebenfallse&kélaufung zu beobachten. Die-
ses Resultat widerspricht der Annahme, dass GRBs in Hald3alaxien auftreten. Es wurde
daher ein kosmologischer Ursprung angenommen.

Ein weiteres Ergebnis von BATSE war, dass die Gamma—Aggerigehr unterschied-
lich lange dauern. Abbildung.4 zeigt ein Histogramm vofiy,. Das ist die Zeitspanne, die
beginnt, nachdem 5% der Gammaenergie detektiert wurderbené5% der Energie en-
det. Man erkennt zwei Peaks, hinter denen zwei Populatioeanutet werden: die kurzen
Bursts unterhalli’yy ~ 2 s und die langen, die zwischen einigen Sekunden und einigén 10
Sekunden dauern konnen.

BeppoSAX

Der italienisch—niederlandische Rontgensatellit BxppX'2 war von 1996 bis 2003 in Be-
trieb. Dieser fuhrte Instrumente flr verschiedene Spdisereiche mit sich, unter anderem
ein abbildendes Rontgenteleskop. Der Gamma—Ray—Bumstittt des Satelliten meldete

2\/ela: von spanisch "velar’= wachen
13BeppoSAX: Benannt nach dem italienischen Physiker Gius&ppppo” Occhialini und "Satellite per Astro-
nomia i raggi X”



3.3. GAMMA-RAY-BURSTS 27

BATSE 4B Catalog
T T T T

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts L

60

40

NUMBER OF BURSTS

20

o E
s]
=

L wl
0.01 0.1 1. 10. 100. 1
Tgo (seconds)

o
o
s]

Abbildung 3.4: Die beiden wichtigsten Ergebnisse von BATISEks die isotrope Verteilung
der GRBs am Himmel in galaktischen Koordinaten. Die veesgéinen Farben entsprechen
verschiedenen FlussdichteBATSE 2005. Rechts ein Histogramm der Emissionsdauern
der BATSE—BurstsPaciesas 1999Graphik von Mallozzi 2007.

am 28. Februar 1997 einen Bufstbei dem es gelang, acht Stunden danach ein Nachleuch-
ten im Rontgenlicht mit dem selben Satelliten nachzuwe[&osta 199). Dabei wurde die
Position so genau ermittelt, dass zum ersten Mal auch insamh Spektralbereich ein Af-
terglow mit mehreren Teleskopen beobachtet werden kobigs. war der Beginn des neu-
en wissenschaftlichen Gebietes der GRB-Afterglow—Beuafagen. Die Entfernung von
GRB-Afterglows konnte durch Messen der Rotverschieburggiraent werden. Somit war
bestatigt, dass es sich um kosmologische Objekte hamfiielso hell strahlen, dass sie aus-
gehend von den entferntesten Galaxien noch auf der Erdibaictind.

Swift

Im November 2004 startete der NASA—Satellit Siiftder sich bis heute im Orbit befindet.
Swift hat drei wissenschaftliche Instrumente an Bord:

e BAT: Das "Burst Alert Telescope” ist ein abbildendes Gammaedigp mit einem
sehr grofRen Gesichtsfeld voa° x 120°. Es istim Energiebereich von 15 keV bis 150
keV sensitiv und kann Transienten in diesem Bereich auf @&ogenminuten genau
lokalisieren.

e XRT: Das "X—Ray Telescope” hat ein Gesichtsfeld &6’ x 23, 6" und ist im Ener-
giebereich zwischef, 2 keV und 10 keV sensitiv. Seine Positionsbestimmung ist auf
3 bis 5 Bogensekunden genau.

e UVOT: Das "UltraViolet/Optical Telescope” hat 30 cm Spiegelthmesser, ein Ge-
sichtsfeld von17’ x 17" und eine Positionsgenauigkeit vafi. Sein Spektralbereich
reicht von170 nm bis 650 nm.

Das Burst Alert Telescope fuhrt im regularen Betrieb dngchmusterung im harten Ront-
genbereich durch. Deshalb ist sein Bildfeld immer auf \siestiene Bereiche des Himmels

1“GRB 970228
Englisch "swift” = (1) flink, (2) der Mauerseglehttp://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/swift/swiftsclhtm
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ausgerichtet. Sobald BAT einen Zahlratenanstieg régistentscheidet der an Bord befind-
liche Kontrollcomputer, ob es sich um einen Burst handenrité oder nicht. Gleichzeitig
wird die Position Uber das GRB Coordination Network (GCN)das Internet weitergelei-
tet, von dort aus werden die Koordinaten an bodengebundené-Satellitenobservatorien
weitergeleitet. Bei 80% aller Burstmeldungen kann Swiftarhalb von 20 bis 70 Sekunden
(daher sein Name) umschwenk&nnd richtet so seine beiden anderen Instrumente ebenfalls
auf den Burst aus. Daraufhin beginnen XRT und UVOT mit det®utach einem Afterglow.
Da jeder GRB einen Rontgen—Afterglow aufweist, ist (milfélvon XRT) fur etwa 8 von 10
GRBs innerhalb einer Stunde die Position aufi¢agenau bekannt. Fir den Fall, dass UVOT
einen optischen Afterglow entdeckt, wird auch dessen iBasiin das GCN uUbermittelt. Auch
OPTIMA-Burst (siehe Kapitet.5) hat eine Verbindung zum GCN und wird so im Falle eines
Burst getriggert.

3.3.2 Das Kollapsar—Modell

Das heutige Verstandnis des Phanomens der Gamma—Rays-Birfolgendes: Die kurzen
Bursts entstehen durch die Verschmelzung zweier komp#&kbgekte wie z.B. Neutronen-
sterne. Auch von diesen wurden in neuerer Zeit Afterglowsbbehtet.

Die langen Bursts sind, ahnlich wie Supernovae, Explasiovon Sternen in der End-
phase ihrer Lebensdauer. Daflr spricht, dass sowohl diethurven als auch die Spektren
mancher GRB—Afterglows nach einiger Zeit die typische Fden Lichtkurven und Spek-
tren von Supernovae (mit um den Fakt@rbis 10® hoherer Energie) entwickeln. Bei langen
GRBs wird vermutet, dass anstatt eines NeutronensterriSobiwarzes Loch bei der Explo-
sion des Sterns entstelitl@c Fadyen 19909 Die dabei ausgestoRene Materie und Energie
wird nicht isotrop abgestrahlt, sondern in Form von hodtirgktischen Jets. Dafur sprechen
mehrere Hinweise:

Gesamtenergie

Mit Hilfe der Rotverschiebung eines GRB—Afterglow lasgthsdessen Entfernung bestim-
men. Damit kann Uber die auf der Erde registrierte Flusgdiauf die gesamte emittierte
Energie des Ereignisses geschlossen werden. Unter dehfeneainer isotropen Energieab-
strahlung ergeben sich Gesamtenergien M erg bis 10°* erg. Es gibt keine Modelle, die
einen so hohen Energieausstol erklaren konnten. Dahifeeus kann mit Hilfe der Zeitva-
riabilitat die Grof3e des Objektes und daraus die Photiinkte abgeschatzt werden. Dabei
erhalt man Dichten, die so hoch sind, dass eine solche €aedgrund ihrer optischen Dicke
eigentlich keine nichtthermische Strahlung emittierenrk& Unter Beriicksichtigung der
Jet-Geometrie erhalt man eine Gesamtenergid @iherg mit deutlich geringerer Streuung
von Burst zu Burst (Siehe Abbilduriy5).

Fir Supernovae wiirde man Energien in der GroRenordm0iigerg erwarten. Deshalb
heiRen GRB-Explosionen auch "Hypernovae”.

8In 20% der Falle kann ein Umschwenken aufgrund von techeis&inschrankungen nicht stattfinden. Der
Satellit darf z.B. nicht zur Sonne ausgerichtet werden.
Ab 1,022 MeV ist das Plasma optisch dick durch Paarerzeugung.
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Abbildung 3.5: Energieverteilungen einiger Bursts mitdmahkter Entfernung. Oben unter An-
nahme isotroper Emission, unten die korrigierte Versiomjétformige Emission. Die Pfeile
geben fur funf Bursts obere und untere Grenzenkmi[ 2001

Jetbreak

Ein starkeres Argument fur die Jet—-Geometrie kann aud avtkurven der Afterglows ab-
geleitet werden. Bewegt sich eine Strahlungsquelle mitedativistischer Geschwindigkeit,
so ist ihre Emission in Bewegungsrichtung gebiindelt. O#mungswinkel des Strahlungske-
gels wird auch Beaming—Winkel genannt und betfagt 1/T", wobeiI der Lorentz—Faktor
ist: T = (1 - %)~1/2,

Trifft der hochrelativistische Materieausfluss auf intedares Medium, so wird er da-
durch abgebremst, dérFaktor wird kleiner und der Beaming—Winkel damit groff&eich-
zeitig nimmt seine Strahlungstemperatur und folglich seitelligkeit ab. Durch den grofie-
ren Beamingwinkel sieht der Beobachter eine immer groBé&iehe, was die intrinsische
Abnahme der Helligkeit teilweise kompensiert. Dieser Kffinktioniert so lange, bis der
Beaming—Winkel so groR? ist, wie der geometris€fénungswinkel des Jets. Dann kann die
sichtbare Flache nicht mehr zunehmen und der Beobacktardie wahre Rate der intrinsi-
schen Helligkeitsabnahme. Dieser Effekt wird als Jetblesdeichnet (siehe Abbilduri)6).
Aus dem Zeitpunkt des Jetbreak kann @éinungswinkel des Jets bestimmt und so mit Hilfe
der Entfernung auf die Gesamtenergie des Ereignisseskgeiechnet werden.

3.3.3 Polarisation von GRB-Afterglows

Eine weitere Moglichkeit, die Jet—Natur von Gamma—RaysBuzu Uberprifen, ist die
Messung der Polarisation der GRB—Afterglows. Folgendechdaismus kann die Sym-
metrie des Beobachtungsobjektes brechen und damit eine-Relarisation bewirken
[Ghisellini 1999:

Man stelle sich die StoRR3front eines GRB als flache Scheihedenen Ausbreitungsrich-
tung senkrecht zu ihrer Oberflache ist. Das Magnetfeldllghmur Oberflache der Scheibe
sei vollig ungeordnet, wahrend es senkrecht dazu einéssgedrdnung aufweise. Die Strah-
lung, die diese Scheibe senkrecht zu ihrer Oberflacheieritist unpolarisiert; parallel zur
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Abbildung 3.6: Lichtkurve von GRB 011121 in verschiedengel@ralbandern. Der Jetbreak
ist bei ca. 1,5 Tagen in allen Bandern zu sehen. Die Lichtkualer Supernova wird etwa
3 Tage nach dem Burst in verschiedenen Bandern verschataidrsichtbar.Greiner 2003b

Oberflache jedoch, je nach Ordnungsgrad des Magnetfeattke®; oder weniger stark pola-
risiert [Laing 198Q. Aufgrund der hochrelativistischen Geschwindigkeit déasterieflusses
ist die Strahlung stark gebiindelt. Das heisst, dass s@hbbtonen, die im Bezugssystem der
Stol3front senkrecht zur Sichtlinie des Beobachters eartitiverden, im Laborsystem einen
Winkel voné ~ 1/I" mit der Sichtlinie einschlieRen. Dieser Effekt wird auclatigistische
Aberration genannt (siehe Abbildur®y7 rechts). Die beobachtete Strahlung wurde im Ru-
hesystem der StoR3front parallel zur Oberflache der Froiittierhund ist daher, nach dem
Modell von Laing Laing 198Q, intrinsisch polarisiert.

Nun ist noch ein Mechanismus notwendig, der die Rotatianssgtrie bricht, damit po-
larisierte Strahlung beim Beobachter ankommt und nichtgeagttelt wird. Abbildung3.8

Relativistic Fireball

Abbildung 3.7: Zur Geometrie eines GRB-Jet. Rechts ist\a@ngroRerte Ansicht der Region
um die Sichtlinie gezeigtGhisellini 1999
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Abbildung 3.8: Skizze der Jet—Stol3front aus der Sicht deb8ehters. Die sichtbare Flache
ist je nach Beamingwinkel unterschiedlich polarisierte Bchraffur deutet jeweils den Netto—
Polarisationswinkel anGhisellini 1999

zeigt die StoRRfront, wie sie raumlich aufgelost vom Bedttar gesehen werden wiirde. C.A.
(Cone Axis) bezeichnet die Jetachse, L.0.S. (Line of Sidiet)Sichtlinie. Die Jetachse zeigt
also nicht ganz in Richtung der Erde, sondern schlie3t mitSiehtlinie einen Winkeb,
ein (siehe Abbildung.?7). Der Jetoffnungswinkel ist mit. bezeichnet. Zunachst breitet sich
der Jet hochrelativistisch aus und es dilt> 1/(6. — 6,). So lange diese Bedingung erfullt
ist, tritt keine Nettopolarisation auf, da die elektrisohiéeldvektoren radial zur Sichtlinie
schwingen. Wird der Jet langsamer und der Gammafaktor déeniter, so wird immer mehr
vom eigentlichen Jet sichtbar. Bei= 1/(0.—6,) findet der erste Jetbreak statt. Die sichtbare
Flache nimmt daher nicht mehr in dem Mal3e zu wie bisher. Addde "fehlt” nun der untere
Teil des radial polarisierten Lichtes. Dies fiihrt zu eifNettopolarisation senkrecht zur Ver-
bindungslinie C.A. — L.0.S. (waagerecht schraffierte R#§cDiese Nettopolarisation nimmt
zunachst bis zu einem Maximum zu und danach wieder ab,g®lais sich die beiden Polari-
sationskomponenten gerade wieder ausgleichen. Dann ®iind Rolarisation beobachtet. Ab
diesem Zeitpunkt tberwiegt immer mehr die senkrechterBaktonskomponente, das heif3t
der beobachtete Polarisationsgrad nimmt nochmals zu. Dlarifationswinkel steht dann
senkrecht zu dem im ersten Peak gemessenen Winkel. Saflig@ht der Lorentzfaktor ge-
gen 1 und die intrinsische Polarisation nimmt deshalb adem Artikel von Ghisellini und
Lazzati [Ghisellini 1999 wird eine Modellrechnung durchgefiihrt, die den zu eremden
Fluss und Polarisationsgrad wiedergibt. Deren ErgebmsisgEfir verschiedene Verhaltnisse
zwischen Beobachtungswinkel und Jetbﬁnungswilﬁze'h Abbildung 3.9dargestellt. In der
Lichtkurve ist kein scharfer Jetbreak zu sehen, sonderilieBenderUbergang von einem
flachen zu einem steilen Potenzgesetz. Da die Wahrsch#altc dass Jetachse und Sichtli-
nie zusammenfallen, klein ist, werden Polarisationsgramte5 bis 10 Prozent erwartet.
2003 wurde der Polarisationsverlauf des optischen Aftarglvon GRB 030329 gemes-
sen [Greiner 2003k Der Beginn der Polarimetrie war 0,5 Tage nach dem BursielrLicht-
kurve konnte ein Jetbreak 0,4 Tage nach dem Burst gefundeteneDer Verlauf des Polari-
sationsgrades ist konsistent mit den Kurven in Abbild8rgy Der Polarisationswinkel andert
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Abbildung 3.9: Verlauf von Intensitat und Polarisatiorastjnach dem Modell von Ghisellini
und Lazzati. Ghisellini 1999

sich jedoch zwischen den beiden Polarisationsgrad—Mangiictet um90°, sondern uns0°.
Diese Beobachtung konnte durch ein Zweikomponenten—NipBerger 2003 erklart wer-
den. Dabei dominiert ein hochrelativistischer Jet die Biois bis 1,5 Tage nach dem Burst
und ein zweiter, weniger relativistischer Jet verursactiter Phase danach einen Helligkeits-
anstieg und bestimmt die PolarisationseigenschaftenesediPhase. Die beiden Jets haben
in diesem Modell verschiedene Symmetrieachsen.

Es existieren einige weitere Modelle, die andere Verlade Polarisationsparametgr
undé vorhersagen. Die Zeitskala auf denen die Variationenfistaén, hangt von den Eigen-
schaften des GRB ab. Mit dem neuen OPTIMA—Polarimeter waneahrend der geplanten
Burst—-Kampagne durchaus mdoglich, die Polarisationspater in einer frihen Phase nach
dem Burst zu messen. Dies wiirde einen weiteren Test derthiyg® des kollimierten Mate-
rieflusses (Jets) darstellen und Moglichkeiten fur nentel&ckungen eroffnen.



Kapitel 4

Das OPTIMA—Photometer

Das Instrument OPTIMA Q@ptical Pulsar TIM ing Analyser) wurde im Rahmen ei-
ner Doktorarbeit am Max—Planck—Institut fir extratettisshe Physik (MPE) entwickelt
[Straubmeier 2001 OPTIMA ist ein Hochgeschwindigkeitsphotometer, dad3hegs misst
Photonenfliisse mit hoher Zeitauflosung. Diese betragderi aktuellen Datenerfassungs-
elektronik bis zu us. Das System kann prinzipiell mit wenigen mechanischen Radio-
nen an beliebige optische Teleskope montiert werden uadlarsomit einen flexiblen Ein-
satz und die zeitlich hochaufgeloste Messung von Lichiairvon Objekten sowohl auf der
nordlichen als auch auf der sudlichen Hemisphare. Zustawurde OPTIMA hauptsachlich
fur die Beobachtung von Bedeckungsveranderliéhemd von Pulsaren entwickelt. Abbil-
dung 4.1 zeigt das System in seiner bisherigen Konfiguration am 1,8Me&eleskop der
Skinakas—Sternwarte auf Kreta.

Abbildung 4.1: Das OPTIMA Photometer am 1,3 Meter—Teles#tep Skinakas Sternwarte
auf Kreta. Oben in weil3 die Hauptspiegelfassung, links dibebder Teleskopmontierung.

!Bedeckungsveranderliche: Doppelsternsysteme, diddyegenseitige Bedeckung der beiden Komponenten
ihre Helligkeit verandern.
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KAPITEL 4. DAS OPTIMA-PHOTOMETER

4.1 Funktionsweise von OPTIMA

Anhand von Abbildungt.2werden nun die Funktionsweise und die einzelnen Komponente
von OPTIMA erlautert:

e Teleskop: OPTIMA kann mit Hilfe von verschiedenen Adaptern an die regisTe-

leskope der Welt angepasst werden. Das Teleskop der Skirslegnwarte ist ein

Ritchey—Chretien—System. Dies ist ein spezielles SysténtHygperboloiden als Pri-

mar— und Sekundarspiegel, wodurch optische Fehler aleitigd vermieden werden.
Wichtige Daten des Teleskops sind:

— Hauptspiegeldurchmessdp. = 1290 mm
— Brennweite:f = 9857 mm
— Offnungsverhaltnisy /D = 7, 64

Optionaler Filter oder rotierender Polarisator: Als Filter wird meist ein Infrarotfil-
ter verwendet, um die Infrarotstrahlung der Erdatmosplarblockieren. Fur das bis-
herige Polarimeter wird an dieser Stelle ein rotierenddarBidfilter eingesetzt (siehe
Kapitel 4.4).

Cassegrain FokusDie Brennebene des Teleskops. Cassegrain ist die Bezeigliitu
die spezielle Strahlfihrung bei Reflektorteleskopendeeien der Strahlengang durch
ein zentrales Loch im Hauptspiegel fuhrt.

Feldaufsichtsoptik: Dieses Teilsystem von OPTIMA sorgt mit Hilfe einer Optik mit
CCD-Kamera dafir, dass das Licht des gewiinschten Benlvaydobjektes in die ge-
rade gewiinschte Glasfaser eingekoppelt werden kann.Taegét—PC” analysiert das
Bild des CCD und gibt an das Telescope Control System (TC&)taell notwendige
Steuerbefehle weiter. Mit einem motorbetriebenen Shatiater Lichteintrittsoffnung
kann das Gehause lichtdicht verschlossen werden.

Glasfasern: Einige Glasfasern sind in einem Keilspiegel (siehe Abbilgld.3) so ein-
gepasst, dass ihre Stirnflachen direkt in der Fokalebesdeleskops zu liegen kom-
men. Der Keilspiegel reflektiert das Licht der Himmelsumgadpdes Target—Objektes
zur CCD—-Kamera. Nur das Licht des Target—Objektes sellibtsemer naheren Um-
gebung landet bei richtiger Teleskoppositionierung in j@areiligen Glasfaser. Der
lichtleitende Bereich einer Glasfaser hat einen Durcheregsn ca.300 pm. Beim
1,3 Meter—Teleskop der Skinakas Sternwarte entsprickedert am Himmel einem
Winkelbereich von etwa 6 Bogensekunden. Dies ist durchefulg Beziehung gege-
ben:

d= ftan« 4.1

wobei d der Objektdurchmesser in der Fokalebender Winkeldurchmesser des Ob-
jektes am Himmel und f die Teleskopbrennweite ist. Alle laten Beobachtungs-
objekte auflerhalb unseres Sonnensystems sind so weitngntfass sie eigentlich
als Punktquelle erscheinen wiirden. Die Erdatmosphaigt g@doch mit Luftturbu-
lenzen dafir, dass diese Punktquelle zu einem GauRprdfjeweitet wird. Dieses
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Abbildung 4.2: Skizze des OPTIMA—Photometers am Teleskop

Phanomen wird als "Seeing” bezeichnet. Am Skinakas—Qbags@ium kann die Halb-
wertsbreite des GauRprofilin manchen Nachten bis zu 2 Bogensekunden betragen.
Abbildung 4.4 zeigt die Verteilung dieser Halbwertsbreite als Histogramum auch
noch die Auslaufer des Gaul3profils des Sternenlichtes eniGiasfaser aufzufangen,

wurde ein Faserdurchmesser von 6 Bogensekunden gewahlt.

Der Spiegel enthalt mehrere Glasfasern fur verschiederexke:

— 7er-Blndel: Eine Zentralfaser fir das Targetobjekt ist von 6 Randfasenge-
ben, die z.B. fur die Messung eines Nebels verwendet wekdanen, der das
Targetobjekt umgibt. Eine mikroskopische Aufnahme deadgis ist in Abbil-

dung4.3gezeigt.

— Hintergrundfaser: Diese Glasfaser hat die gleiche Lichtsammelflache wie die
Targetfaser und liegt am Rand des Gesichtsfeldes. Dandtauir Hintergrundre-
duzierung das Leuchten des Himmelshintergrundes gemessen

— Spektrometerfaser: OPTIMA hat ein kleines Vierkanal-Spektrometer, das
durch die Spektrometerfaser gespeist wird.

AuBerdem sind im Spiegel noch zwei LEDs als Positionslarctgingebaut. Diese
werden zur Kalibration der CCD—Position gegeniber dersfasern benotigt, da man
die Position der Fasern im Bild des Nachthimmels nicht melmag bestimmen kann.

’Diese Halbwertsbreite wird ebenfalls als Seeing bezetchne
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Abbildung 4.3:Links: Der Keilspiegel mit seinen Bohrungen fir die verschiede@éasfa-
sern. Die Breite des Spiegels betragtm. Rechts: Mikroskopische Aufnahme des hexago-
nalen Bindels. AuRendurchmesskr? mm. Die Glasfasern sind von hinten mit rotem Licht
beleuchtet.
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Abbildung 4.4: Histogramm der Seeingverteilung am Skisaken Frihjahr 2001
[Boumis 2001
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Abbildung 4.5: Ein APD—Photonenzahler mit 50 Cent—MuakeGrolienvergleich.

e Photonenzhlerbox: Sie enthalt die Photonendetektoren. Sie werden durch ldig- G
fasern mit Sternenlicht versorgt und geben fir jedes amkenade Photon einen elek-
tronischen Impuls an das Datenerfassungssyst&atén—PC’) weiter. APD steht fur
"Avalanche Photo Diode”. Obwohl das Zahlen erst im Dattassungssystem stattfin-
det, werden die Detektoren auch als Photonenzahler emticlhre Funktionsweise
wird in Kapitel 4.2 genauer erklart.

e Daten—PC: Das Datenerfassungssystem ordnet jedem Photon seine éxaliiinfts-
zeit zu und speichert diese Rohdaten auf die Festplatteg&iaue Zeit erhalt das
System von einem GPS—-EmpfanyeDas momentane Datenerfassungssystem arbei-
tet mit einer Taktfrequenz vo250 kHz und ermdglicht damit eine Zeitauflosung von
4 ps.

4.2 Die Photonenahler

OPTIMA verwendet Detektoren vom Typ SPCM—-AQR des HerstelRerkin EImer. Abbil-
dung4.5 zeigt einen der Zahler, auch Single Photon Counting Modeleannt. Links sieht
man den Anschluss fur eine Glasfaser, die vom Teleskogfédummt. Direkt hinter dem
Anschluss befindet sich der eigentliche Halbleiterdetekto

Funktionsprinzip

Abbildung 4.6 zeigt links einen Querschnitt durch eine Avalanche PhomdBiund rechts

schematisch den Schichtaufbau. An die Kathode despberganges wird eine hohe posi-
tive Spannung gegenuiber der Anode angelegt. Der [pbargang ist also in Sperrichtung
gepolt. Die Diode wird im Geiger—Modus betrieben, das hei@nh wahlt eine Spannung

3GPS: Global Positioning System
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Abbildung 4.6: Aufbau und Funktionsprinzip einer APStfaubmeier 2001

oberhalb der Durchbruchspannung. Ein ankommendes Phiteagt durch inneren Photo-
effekt in der Raumladungszone dieses pJberganges ein Elektron—-Loch—Paar. Das Elek-
tron wird durch die angelegte Hochspannung vom Loch getremal in Richtung der positiv
geladenen Elektrode beschleunigt. Im Feld der Hochspangewinnt es so viel Energie,
dass es auf seinem Weg weitere Elektron—Loch—Paare erasiaghrerseits beschleunigt
werden. Dieser Lawineneffekt verleiht der Avalanche Pligitude ihren Namen und erzeugt
schon bei einzelnen Primarphotonen einen nachweisbarem Surch die Diode. Auch ther-
misch angeregte Elektronen kénnen eine Lawine ausliseshalb jeder Detektor intern tber
ein Peltier—Element gekuhlt wird, um die Dunkelzahlnatedglichst gering zu halten. Kurz
nachdem die Elektronik den Diodenstrom registriert hdartste aktiv die Hochspannung auf
einen Wert unterhalb der Durchbruchspannung und beennet die Ladungslawine ("acti-
ve quenching”). Die Detektorelektronik wandelt den Diosteom in einen TTL—Impufsvon
ca.35 ns Dauer um, danach folgt eine Totzeit von 68.ns.

Herkommliche Photodioden kommen als Detektoren fir QN hicht in Betracht, da
sie nicht auf einzelne Photonen sensitiv sind. Diese Eg®isist jedoch essenziell fur die
verwendete Zeitmessmethode. Der Vorteil von APDs geganBbotomultipliern ist, dass sie
eine hohere Quanteneffizienz im gesamten optischen $yieteich besitzen, da ihre Wech-
selwirkungsregion dicker ist als die eines PhotomultigliBei letzterem muss die Wech-
selwirkungsregion, also die Photokathode dunn sein, daPdteoton von einer Seite in die
Kathodenschicht eintritt und das Photoelektron auf deeeerdSeite austreten muss.

Abbildung 4.7 zeigt einen Vergleich der Quanteneffizienzkurven eineddpholtipliers
(PMT) und einer Avalanche Photodiode. Als Beispiel sind bie Datenpunkte eines Photo-
multipliers (Hamamatsu H5783-06) und einer Avalanche &tiotle (Perkin EImer SPCM—
AQR) gezeigt.

*TTL: Transistor—Transistor-Logic, eine Technik fir igtierte Schaltkreise mit definierten Logikpegeln
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Abbildung 4.7: Quanteneffizienzkurven von APD und Photdipligr (PMT). Datenpunkte
nach Lasercomponents 20pdnd [Hamamatsu 20406

4.3 Zeitmessung

Jedem von den APDs kommenden TTL—Impuls wird von der Datassungssoftware eine
Zeitmarke zugeordnet. Diese wird als Ankunftszeit des &togewertet. Das Datenerfas-
sungssystem lauft auf einem Rechner mit AMD Athlon Prozessit 1200 MHz Taktfre-
quenz und 768 MB Arbeitsspeicher. Die Software lauft udiem Betriebssystem Windows
98 und erlaubt einen maximalen Messtakt \&ii) kHz. Das bedeutet, dass alle vier Mi-
krosekunden vom Rechner eine Anfrage an die Datenerfasslakgyonik gestellt wird, ob
innerhalb dieset us ein Photon (im jeweiligen Kanal bzw. in der jeweiligen Gisdr) ange-
kommen ist, oder nicht. Um auf diese Weise kein Photon zuagsgn, sind die TTL—Impulse
der APDs elektronisch auf eine Pulsbreite viops verlangert.

Abbildung 4.8 zeigt eineUbersicht Uiber die Zeitstruktur der OPTIMA Datenerfagsun
Den250 kHz—Messtakt liefert ein Quarz, der auf einer GPS—ISA—Kasiizt. Die Unsicher-
heit dieses Messtaktes wird jede Sekunde ausgeglichei derc Sekundentakt des GPS—
Empfangers der Karte. Jeder der Uber 24 GPS—Satellitegir@Atomuhr an Bord und sen-
det ein standardisiertes Zeitsignal zur Erde. Effekte dgnd@laufzeit und der allgemeinen
Relativitatstheorie werden dabei korrigfert

Wenn der Benutzer die Startfreigabe zur Datenerfassuegdteviartet die Software auf
die nachste volle Sekunde und beginnt dann mit der Messletdgs Messintervall hat ab
Beginn der Messung eine Indexnummer, die auch als Zeitnaargesehen werden kann. Ei-

5ISA: Industry Standard Architecture, ein Computerbussyst
Da das Gravitationspotential am Ort der Satelliten gerifgfeals auf der Erdoberflache, laufen die Uhren
der Satelliten schneller als terrestrische Uhren.
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Abbildung 4.8: Zur OPTIMA Zeitmessung. Beschreibung si€bgt. [Straubmeier 2001

ne Zeitmarke wird nur abgespeichert, wenn im betreffendanakein Photon angekommen
ist. Auf diese Weise wird Speicherplatz gespart. Ein Pheneneignis nimmt 5 Byte Spei-
cherplatz in Anspruch (1 Byte fur die Kanalnummer, 4 Byie die Zeitmarke). Nach einer
einstellbaren Zeit, z.B. 10 Minuten, wird ein Datensatz ées Hauptspeicher auf die Fest-
platte geschrieben. Dadurch entsteht eine Datenerfasi§ickg von einigen Sekunden. Ein
typischer Datensatz von 10 Minuten Messdauer nimmt, je adpethelligkeit und Anzahl

der Messkanadle, einige Megabyte bis maximal 250 Megabyt&peicherplatz in Anspruch.

Pile—up—Effekt

Aufgrund der Architektur des Datenerfassungssystemssista@glich, dass zwei oder mehr
Photonen in das selbe Messintervall fallen und trotzem taueiaes registriert werden. Die

Wabhrscheinlichkeit dieses Pile—up—Effektes kann miteHder Poissonstatistik abgeschatzt
werden:

M
mit; i - Wahrscheinlichkeit, k Photonen in einem Messintervalfiaden
A : Erwartungswert von Photonen pro Messintervall
k :tatsachlich gemessene Anzahl von Photonen pro Mesgitite
Unter der Annahme einer konstanten Photonenrate katargestellt werden als:
A=At-1 (4.3)

mit: At : Dauer eines Messintervallg (1s)
| : mittlere Photonenrate.
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Abbildung 4.9: Zur Abschatzung des Pile—up—Effektes

In Abbildung 4.9ist die Wahrscheinlichkeip, aus Gleichung4.2) graphisch dargestellt
fur den Fall k = 0 Photonen, k = 1 Photon und die kumulierte kfiteinlichkeitp>2, 2 oder
mehr Photonen in einem Messintervall zu finden. Numerisichleman fiir

o0
P2 = Zpk > 1% (4.4)
k=2

eine Photonenrate von | = 37138 Hz. Das heifdt, dass die Wadindichkeit, dass zwei oder
mehr Photonen in ein Messintervall fallen, fur Zahlrabén 37 kHz praktisch vernachlassig-
bar ist. Am 1,3m-Teleskop der Skinakas—Sternwarte egtgpdiese Zahlrate einer Magni-
tude von cal3, 3 mag. So helle Objekte kommen momentan nur als Eichsterne &iPda
larimeter zur Anwendung. Bei diesem wird jedoch die gesdPhistonenrate auf vier Kanale
verteilt, so dass der Pile—up—Effekt wiederum keine Rqiiels

Neue Datenerfassung

Nachteile des bisherigen Datenerfassungssystems sind:

e Instabilit at. Der 250 kHz Messtakt konnte zur Zeit der Entwicklung von QRAInur
erreicht werden, indem die Software sehr tief in die Ardtiite des Datenerfassungs-
rechners eingreift. Das Datenerfassungsprogramm stliegst in den Hauptspeicher
des Systems, ohne darauf zu achten, ob dieser Speichetbstbon anderen Program-
men zugewiesen ist. Dies fuhrt leicht zu Programmabstiitd damit zu Verlust der
Daten, die seit dem letzten Speichern auf Festplatte aafgeren wurden.
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e Mangelnde Performance.Es sind mit der bisherigen Datenerfassung aus den oben
genannten Grunden nur Zahlraten bis zu3gakHz und eine Zeitauflosung bis Zups
erreichbar. Dies ist fur die meisten Objekte & m—Skinakas Teleskop ausreichend.
Da die Zahlrate jedoch proportional zur Lichtsammelf&dbs verwendeten Teleskops
steigt, ist fur grol3ere Teleskope eine schnellere Datassung notwendig.

e Mangelnde Portabilitat. Die Datenerfassungssoftware nutzt bei der Speicherverwal
tung Eigenschaften des Betriebssystems Windows 98 auserxainn sie nicht auf
anderen Systemen eingesetzt werden. Aul3erdem ist die éeftwicht ausreichend
dokumentiert, weshalb es sehr schwierig ist, Verandemraper Erweiterungen zu
implementieren oder das System auf neuen Computern atfeuse

Aus diesen Grunden wird zur Zeit am MPE eine neue Datermnf@ssoftware fur Linux—
Betriebssysteme entwickelt, die ausreichend dokuméntiet modular aufgebaut sein wird.
Dadurch konnen Datenerfassungsmodule und Analysemaodialehangig voneinander mo-
difiziert werden. Auch eine neue Datenerfassungseleltiokiusive GPS—Empfanger befin-
det sich in der Entwicklungsphase. Diese soll per U8B beliebige Rechner angeschlossen
werden kdnnen.

Lichtkurven

Ein grofRer Vorteil sowohl des bisherigen als auch des Ztigigm Datenerfassungssystems
gegeniiber CC¥sist, dass der Beobachterach der Datenaufnahme entscheiden kann, in
welchen zeitlichen Intervallen ("bins”) die Daten dargdistwerden sollen. Das heif3t, da-
durch dass jedes Photon eine eigene Zeitmarke {mitGenauigkeit) besitzt, konnen z.B.
Photonen, die innerhalb einer Sekunde ankommen, zu eindtlirzaddiert werden und
man erhalt so eine Lichtkurve mit Zahlraten versus ZeitgdRer man die Zeitbins wahlt,
um so groBer wird das Signal/Rausch—Verhaltnis und umchteshter die Zeitauflosung
der Lichtkurve. Der Beobachter hat nach der Messung dieh€iteizwischen diesen bei-
den Eigenschaften abzuwagen. Bei CCDs muss man die Baligéeit vorher wahlen und
mit ihnen erreicht man heutzutage typischerweise Zeiaufijen im Sekundenbereich, in
idealen Anwendungsfallen und mit speziellen VerfahremMittisekundenbereich (siehe z.B.
ULTRACAM [ Dhillon 2001)).

4.4 Das bisherige Polarimeter

Im Rahmen einer Diplomarbeit wurde OPTIMA im Jahr 2002 zwemirPolarimeter weiter-
entwickelt Kellner 2003. Dazu wurde zwischen Teleskop und Keilspiegel ein rotides
Polaroidfilter montiert (siehe Abbildung. 10, welches lber einen Zahnriemen angetrieben
wird. Die Umlauffrequenz kann mit Hilfe der Betriebsspanguwariiert werden und betragt
typischerweise bis 8 Hz.

"Universal Serial Bus
8CCD: Charge Coupled Device. Solche Detektoren werden atdndiRig in der modernen optischen Astro-
nomie verwendet.
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Abbildung 4.10: Die bisherige Polarisationseinheit: 1ximeplatte, 2=Hallsensor, 3=Per-
manentmagnet, 4=Ausgleichsmasse, 5=Polaroidfilter, §elager. Die Durchlassrichtung

ist gestrichelt eingezeichnet. Der Antrieb befindet sichdmun Riickseite. Durchmesser des
Filters: ca. 10cm.

Die Stellung des Polfilters zur Ankunftszeit eines Photomsl wnit Hilfe eines Hall—
Sensors ermittelt, der bei jedem Umlauf einen Impuls prizttjzder in einem eigenen Da-
tenerfassungskanal mit aufgezeichnet wird. Die genau&éétellung zwischen zwei Hall-
Impulsen wird linear interpoliert, unter der Annahme, dadas Polfilter gleichmallig umlauft.
Dieses Polarimeter hat folgende Eigenschaften:

e Gesichtsfeldcodierung:Da sich die Polaroidfolie im Strahlengang vor der Feldauf-
sichtsoptik befindet, codiert sie das gesamte Gesichtsfeldsomit alle im Keilspiegel
enthaltenen Glasfasern. Es kann also mit Hilfe der Hinterdfiaser und den Randfa-
sern des Bundels auch die Polarisation des Himmelshmiedgs (oder eines Nebels
in der Nahe des Zielobjektes) zu jedem Zeitpunkt bestimmitabgezogen werden.

e Lichtverlust: Die verwendete Polaroidfolie hat fur in Durchlassrictgypolarisiertes
Licht einen Transmissionskoeffizienten von ca. 64% und seinéen mittleren Trans-
missionskoeffizienten fur unpolarisiertes Licht von et@28. Dies bedeutet einen
Lichtverlust, der mit grolReren Teleskopen oder langéfesszeit ausgeglichen wer-
den muss.

e Chromatizitat: Der Transmissionskoeffizient der Folie fur eine bestimPtdarisa-
tionsrichtung ist abhangig von der Wellenlange des aitrghlten Lichtes. Dies er-
schwert die Datenanalyse besonders im Hinblick auf den geemen Polarisations-
grad.

e Geschwindigkeit Es kbnnen mit dem bisherigen Polarimeter nur VariatiomerBe-
reich oberhalb der Zeitskala einer Umlaufperiode des Ralligemessen werden, oder
Objekte, deren Variationen periodisch sind. Unter der Amme, dass solch ein Ob-
jekt innerhalb jeder seiner Perioden das gleiche Verhdiezruglich Helligkeit und
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Polarisation aufweist, kann man Daten aus vielen Umladfes Polaroidfilters pha-
senkoharent addieren und erhalt so ein vollstandigés igier das phasenabhangige
Verhalten des Objektes. Das ist beispielsweise bei Pulsai@glich (Siehe Kapitel
3.2.

e Ununterscheidbarkeit zwischen Polarisations— und Helligeitsanderung:

Wenn sich beim bisherigen Polarimeter innerhalb einer Wipkriode des Filters die
Zahlrate andert, ist es nicht moglich zu unterscheiddngdie Ursache dieser Zahl-
ratenanderung eine intrinsische HelligkeitsanderuagQuelle, eine Polarisation der
Quelle, oder beides ist. Daher miissen zur Analyse solchgrnizusatzliche Annah-
men getroffen werden, die es ermoglichen, unabhangigiwander Aussagen uber In-
tensitat und Polarisation treffen zu konnen. Erfahrungét Photometrie haben jedoch
gezeigt, dass schon durch Fluktuationen in der Erdatnassplintensitatsschwankun-
gen im Subsekundenbereich hervorgerufen werden. Diegtiieesn bei Messungen
mit dem rotierenden Polaroidfilter in einer vermeintlichealarisationsanderung im
Subsekundenbereich.

Vor allem filr Objekte, bei denen schneladerungen sowohl der Intensitat als auch der
Polarisation erwartet werden, ist die Messung dieser beddpekte unabhanging von einan-
der notwendig. Dafur wurde im Rahmen dieser Arbeit ein aogpjelbrechung basierendes
Polarimeter entwickelt. Die Informationen Uber Inteasiind Polarisation werden dabei mit
einer Messung in vier Kanalen gleichzeitig gewonnen. Ad@a ist die Konstruktion kom-
plett unabhangig von beweglichen Teilen und erlaubt damdith Zeitauflosungen, die nur
noch von der Datenerfassung und von der benétigten Zdiskit abhangen. Diese Techno-
logie ist zudem achromatisch, was die Datenanalyse deuceinfacht, und besitzt einen
wesentlich hoheren Transmissionskoeffizienten als Bicliter.

4.5 OPTIMA-Burst

2003 wurde am MPE damit begonnen, das OPTIMA Photometer aladifeter fir die Be-
obachtung von GRB-Afterglows weiterzuentwickeln und rzactisten. Das Teleskop muss
fur solche Beobachtungen moglichst schnell nach derdehkithg des Burst auf das neue Ob-
jekt gerichtet werden. Daflr gibt es hauptsachlich zweir@e: GRB Afterglows sind Objek-
te, deren Helligkeit schnell abnimmt. Sie sind deshallbwvige schon nach einigen Stunden
nur noch mit GroR3teleskopen zu beobachten. AulRerdem karklalhste beobachtbare Va-
riabilitatszeitskala eines Objektes nur so kurz sein,digeZeit, die das Licht braucht, um die
emittierende Region zu durchqueren. Um also auch kurze/at@bilitaten nachweisen zu
kdnnen, muss man den sich rasch ausdehnenden Afterglodghammst kleinem Zustand be-
obachten. Fur eine erfolgreiche Afterglow—Beobachturiig® TIMA sind folgende Punkte
von Bedeutung:

e Teleskopwahl:Als Teleskop fur das OPTIMA—Burst—Projekt wurde trotzesi relativ
kleinen Spiegels das 1,3 Meter Teleskop der Skinakas Stetegewahlt, da dort lange
Beobachtungskampagnen mit Prioritat fur GRB—Beobajgn moglich sind.
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e Sekundartargets: Sekundartargets sind Objekte, die beobachtet werddmwewd man
auf einen GRB wartet. Dies wird die meiste Zeit der Fall séanur etwa 2 bis 3 beob-
achtbare Bursts pro Monat erwartet werden. Das Teleskdgtset in der Lage, nach
einem Burst—Alarm innerhalb von 40 Sekunden jeden belebRunkt am Himmel zu
erreichen. Die Kuppel braucht jedoch bis zu zwei Minuten, auch die Kuppeloff-
nung an die richtige Stelle zu fahren. Deshalb werden Seltengets moglichst nahe
an der Position gewahlt, die Swift gerade beobachtet. Damriden die Wege, die die
Kuppel zuriicklegen muss, kurz gehalten. Auch unter demui@ktargets gibt es fur
die Polarimetrie interessante Objekte, wie z.B. den CralsaP oder Kataklysmische
Variable.

e Neue Instrumentmontierung: Wenn man Polarimetrie betreiben mochte, ist es von
Nachteil, einerd5°-Umlenkspiegel im Strahlengang zu haben, wie er in Abbidun
4.2 zu sehen ist. Durch die Reflexion wird eine Grundpolarisagngefuhrt, die in
der Datenanalyse nachtraglich wieder abgezogen werdes.madurch erhalt man
hohere relative Fehler fur Licht, das parallel zur Eilsiabené® des Umlenkspiegels
polarisiert ist, weil es durch die Reflexion abgeschwadhd vibeshalb wurde die Mon-
tierung von OPTIMA am Teleskop so modifiziert, dass der $#radang nun direkt
zum Polarimeter fihrt (siehe Abbildurg4). Auch das bisherige Polarimeter wurde
vorzugsweise an Teleskopen ohne einen solchen Umlenletiietyieben.

e Weiterentwicklungen von Hard— und Software: Weitere notwendige Verbesserun-
gen des OPTIMA-Systems sind iStefanescu 20Q4usfihrlich beschrieben. Diese
betreffen z.B. die Feldaufsichtsoptik (groReres Gesfeld) und die Steuerungssoft-
ware zum Auffinden der GRB—Afterglows sowie das EmpfanganBuarst—Alarmen.

9Kataklysmische Variable sind Doppelsternsysteme, beédasiner der beiden Sterne Materie von seinem
Begleitstern absaugt und in einer Akkretionsscheibe sdtmme
PEinfallsebene: die Ebene, die einfallender und refleldieBtrahl aufspannen.
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Kapitel 5

Das Doppel-Wollaston—Polarimeter

Die Funktionsweise des neuen Polarimeters fur OPTIMAsBeruht auf dem Prinzip der
Doppelbrechung. Der Vorteil dieser Technik gegenubeidewendung einer Polaroidfolie
ist, dass dabei beide Komponenten eines Polarisatiormgedthalten und gemessen werden,
wahrend eine Polaroidfolie immer die Komponente senkreghhrer Durchlassrichtung ab-
sorbiert, was einen Lichtverlust darstellt.

5.1 Das Doppel-Wollaston—Prisma

Wenn man nur die Intensitaten der beiden Ausgangsstradifeas doppelbrechenden Kri-
stalls misst, erhalt man Information Uber die Komponerttes einfallenden Lichts und kann
damit auf den urspriinglichen Polarisationsvektor zksahblieRen. Dieser Schluss ist jedoch
nicht eindeutig, wie anhand des linken Teils von Abbildung klar wird: Die Balken auf

den Achsen stellen die Intensitat der Ausgangsstrahleratda die Projektionen des einfal-
lenden Polarisationsvektors auf die Achsen x und y. Estiesish daraus zwei verschiedene
Eingangsvektoren, hier als Doppelpfeile dargestelltpnskruieren. Nur fur genau auf den
Achsen liegende Eingangsvektoren ist die Rekonstrukiiodegitig. Deshalb verwendet das

y y

Abbildung 5.1: Zur Erlauterung des Doppel-WollastonrBips: siehe Text.

a7
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Abbildung 5.2: Das Doppel-Wollaston—Prisma. Der Au3eckinmresser der Fassung betragt
25 mm, die freieOffnung 15 mm

neue OPTIMA-Polarimeter zwei Wollaston—Prismen paradliel in einer gemeinsamen Fas-
sung eingeklebt sind. Damit erhalt man ein zweites Koaginsystem x’, y’, durch dessen
Projektionen eine eindeutige Rekonstruktion des einfdiée Polarisationsvektors moglich
wird (in Abb. 5.1rechts dargestellt). Die Rekonstruktion ist somit Ubstipemt, was einer-
seits die Messgenauigkeit erhdht, und andererseits datatsfall bei einem Fehler in einem
Messkanal verhindert.

Im neuen OPTIMA—Polarimeter kommt ein Doppel-WollastoristRa aus Quarzkristall
(S702) zum Einsatz, das von der Firma B. Halle in Berlin gefertigirde. Die Kombination
aus zwei miteinander verkitteten Wollaston—Prismen istfelformig mit einer Kantenlange
von ca.15 mm. Abbildung5.2 zeigt das Doppel-Wollaston—Prisma in seiner Fassung. Die
beiden Halften sind deutlich zu erkennen. Zwischen desnin liegt eine Trennplatte aus
dunklem Glas vor0), 1 mm Dicke. Diese verhinderbertreten von Streulicht von einem
Prisma zum anderen. Auf der Fassung ist die Lage des jearikgordinatensystems ein-
graviert. Das Prisma ist so konstruiert, dass je zwei Auggstrahlen umi® divergieren und
die Divergenzebene bei dem einen Paar senkrecht, bei degnesnglaagerecht liegt. Dies ist
durch die beiden Doppelpfeile auf der Fassung angedeutet.

5.2 Optisches Design

5.2.1 Strahlengang

Abbildung5.3gibt einenUberblick iber den Strahlengang im Polarimeter. Das Lioht Te-
leskop trifft zunachst auf den Feldaufsichtsspiegel.tord das Bild der Targetumgebung
zur OPTIMA-CCD—Kamera reflektiert. Das Licht des Target@lgs selbst gelangt durch ei-
ne Eintrittsblende im Feldaufsichtsspiegel zum eigeimtlic Polarimeter. Die Eintrittsblende
ist ein Loch im Feldaufsichtsspiegel mit einem DurchmesgsaB45 wm. Damit das Doppel—
Wollaston—Prisma gleichmalig ausgeleuchtet wird, muf @srallelen Strahlengang sitzen.
Dazu befindet sich vom Teleskop aus gesehen vor dem WollasterKollimationslinse mit
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Abbildung 5.3: Das Doppel-Wollaston—Polarimeter im Stthdiirch seine optische Ach-
se mit eingezeichnetem Strahlengang fur ein einzelnesa¥foh—Prisma. Man beachte die
Aufspaltung der beiden Polarisationsrichtungen (in waeiedlichen Farben dargestellt) im
Wollaston—prisma. Der Faserpositionierer ist in Seitsiw gezeigt.

9cm Brennweite (L1). Diese ist in einem verstellbaren Tulmamtiert. Durch Fokussieren
dieses Objektives wird der teleskopseitige Brennpunktlvbgenau mit dem Cassegrain Fo-
kus des Teleskops in Deckung gebracht. Hinter dem Doppédla$ton—Prisma ist ebenfalls
eine Linse (L2J mit 9 cm Brennweite eingebaut, um die vier divergierendesgamgsstrah-
len auf vier Glasfasern zu fokussieren. Diese vier Glagfalsaben einen Kerndurchmesser
von 400 um. Da die optische Abbildung des Polarimeters einen 1:1 Méddsat, haben die
Lichtpunkte auf den Glasfasern bei optimaler Fokussieringn Durchmesser va@als um.
Es bleibt also um den Lichtfleck herum ein nicht beleuchtBi@nd von ca27 pum, der dazu
dient, eventuelle Ungenauigkeiten bei der Fertigung odeddstierung auszugleichen.

5.2.2 Zirkulare Polarisation

Hinter dem Objektiv befindet sich im Optikteil des Polariersteine quadratische Ausspa-
rung mit 30mm Kantenlange und 36mm Tiefe. Diese ist dazgegeghen, in Zukunft eine
A/4—Platte zu integrieren. Diese wandelt den zirkular pdlentisn Anteil von Licht in einen
linearen Anteil um und umgekehrt. Dadurch wird optionalfader vierte Stokes—Parameter
V messbar, allerdings nicht gleichzeitig mit der linearetaPmetrie.

L1 und L2 sind baugleiche Achromaten der Firma Melles Griot.
2Der Kern einer Glasfaser ist der lichtaufnahmefahige BaréJm den Kern herum befindet sich der Mantel.
An der Grenze dieser beiden Schichten tritt Totalreflexiain a
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5.3 Mechanisches Design und Realisierung

Wie bereits in Kapiteld.5 erlautert wurde, musste, um Polarimetrie betreiben zunk&d, die
Anbindung von OPTIMA an das Teleskop modifiziert werden, assddas vom Teleskop ge-
sammelte Licht nun direkt auf das Polarimeter trifft. DasHhtiwird nur noch vom Haupt—
und vom Sekundarspiegel des Teleskops reflektiert. Deht&in dieser Reflektionen stehen
jedoch nahezu senkrecht auf den Spiegeloberflachen vibedieahier eingefiihrte Grundpo-
larisation praktisch vernachlassigbar ist. Abbilduig gibt einenUberblick iber die neue
Konfiguration. Die Photonenzahlereinheit ist nun direkten der Teleskophauptspiegelfas-

Teleskophauptspiegel

Kamera der UOC

CCD

fahrbarer Spiegel /
/

17\
Vo
(.
_
oo
E /
CCD

Cassegrain Fokus —-—-— =

Doppel-Wollaston-Prisma — |

L2— |

wwoooT~

Faseraufnahme

Abbildung 5.4: OPTIMA—Burst am Teleskop.

sung montiert. Dafir mussten alle Glasfasern durch 2 Matage Fasern ersetzt werden.
Der fahrbare Spiegel ist auf einem Lineartisch montiert lemkt das Licht wahlweise zur
stickstoffgekuihlten Kamera der University of Cret@)OC) oder Iasst es passieren bis zum
Feldaufsichtsspiegel von OPTIMA—Burst. Auch mit der UOGwkera wird regular beob-
achtet und im Falle eines Burst—Alarmes fahrt der OPTIMAtollrechner den fahrbaren
Spiegel in Parkposition und gibt damit den Strahlengang RTI®MA—Burst frei.
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Abbildung 5.5: Skizze und Bild (mit leuchtenden PositidnsDBs) des Feldaufsichtsspie-
gels. Die Bezeichnungen der Skizze beziehen sich auf Eabdll Bei der Aufnahme des
Bildes waren die Positions—LEDs noch nicht schwarz umntiai@eshalb ist Streulicht im
Glaskorper sichtbar.

| Bezeichnung| Durchmesset Zweck

345 um Polarimeterblende
330 wm Positions—LED
1,7 mm 7er—Faserblndel
330 wm Positions—LED
640 um Spektrometerfasey
640 pwm Hintergrundfaser

AW TN -

Tabelle 5.1: Details zu den einzelnen SpiegelldcherneBanungen wie in Bild.5.

5.3.1 Glasfasern und Keilspiegel

Der Feldaufsichtsspiegel besteht aus Borsilikatglas shahit einer reflektierenden Alumi-
niumschicht und einer Quarzschutzschicht Gberzogen.dieggl des bisherigen OPTIMA—
Systems waren nur verschiedene Glasfasern eingepassegndéder Spiegel von OPTIMA—
Burst neben den Glasfasern noch die Apertur fir das ne@iReter besitzt. Dazu kommen
noch zwei Locher fir Positionslampen. Diese werden tighdum die OPTIMA-CCD ge-
genluber den Positionen von Glasfasern und Polarimetatblzu eichen. Die CCD-Optik
befindet sich nicht immer an der selben Stelle gegeniiber Kigitapiegel, da sich das Te-
leskop je nach Blickrichtung in verschiedenen Lagen befinded damit die Gravitation in
verschiedene Richtungen wirkt. Dadurch kann sich die Posider Optik im Submillime-
terbereich andern. Vor jeder neuen Beobachtungsposit@den die Positionsleuchten kurz
eingeschaltet, damit der Kontrollrechner weif3, an welcR€bD—Pixel sich welche Glasfaser
bzw. Apertur befindet. Die einzelnen Locher wurden mit eldiraschalltechnik im Winkel
von 20° (entsprechend dem Einbauwinkel des Spiegels) gebohrtd@uSpiegelriickseite
befinden sich Sacklocher mit ca.mm Durchmesser, die die Positions—LEDs aufnehmen
und das Einfadeln der Glasfasern erleichtern.

% http://lwww.physics.uoc.gr/en/menu/astro.php
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Abbildung 5.5 zeigt links eine Skizze des Keilspiegels mit den Bezeichyearder Spie-
gellocher, die sich auf Tabel®e1beziehen. Rechts im Bild sieht man den Spiegel mit einge-
schalteten Positionsleuchten. Hier ist sichtbar, das3airdes Lichts der Positionsleuchten
unter anderem in die Polarimeterapertur streut. Um diestakiEzu unterdriicken, wurden
die LEDs vor ihrem Einbau in die Sacklocher des Spiegelsvachlackiert, mit einer Nadel
vorne angestochen und mit Schrumpfschlauch Uberzogen.

Im Keilspiegel eingepasst ist auRerdem noch ein Blndelsalsen Glasfasern in he-
xagonaler Packung. Diese sind zusammen in einer Hulsd ,mitnm Auf3endurchmesser
eingeklebt. Dieses 7er—Bundel ist sehr hilfreich bei Babitung von Objekten mit einem
umgebenden Nebel, wie es z.B. beim Crab—Pulsar der FaMet. positioniert dabei das
Beobachtungsobjekt auf die Zentralfaser und hat auf derebemglen Fasern das Signal des
Nebels. Auf diese Weise kann man mit Hilfe der RandfaserrdeuEmission des Nebels an
der Stelle des Targetobjektes zuriickschlie3en und d@mserargetsignal subtrahieren. Pola-
rimetrie ist mit dem 7er—Bundel nur bei Verwendung desretiden Polaroidfilters moglich.

5.3.2 Optischer Aufbau

Wahrend der Entwicklungsphase des neuen Polarimeterstenafs abgewogen werden, wel-
che Parameter justierbar bleiben sollten und welche nigtahtig war, eine Fokussierung der
Linse L1 zu gewahrleisten. Dies war notig, weil in der Sfikation der Brennweite dieser
Linse eine Unsicherheit von 2%, entsprechéng mm angegeben ist. AuRerdem ist es kom-
pliziert, die Lage der Hauptebene, von der aus die Brenevggimessen wird, beziglich der
mechanischen Lagerung der Linse zu bestimmen. DiesertSafitfallt durch die Einfuhrung
einer Objektiv—ahnlichen Mechanik. Die Zentraloptik d@gppel-Wollaston—Polarimeters
istin Abbildung5.6 gezeigt. Sichtbar ist das Objektiv, die Aussparung furogigonale) /4—
Platte und das Doppel-Wollaston—Prisma. Die beiden Ktofftemmschrauben fixieren
das Objektiv und das Prisma. Letzteres besitzt zusatelich aufgeklebte Nase, die in die
hinten sichtbare Filhrungsschiene eingepasst ist. Dalissither, dass das Prisma immer im
gleichen Winkel eingebaut wird.

Abbildung 5.6: Zentraloptik des neuen Polarimeters miteRtiy.
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5.3.3 Polarimetriefaser—Aufnahme

Die vier Ausgangsstrahlen des Doppel-Wollaston—Prisneadewn auf vier Glasfasern fokus-

siert. Bezuglich der Positionierung dieser vier Glagfaggbt es prinzipiell zwei Moglich-
keiten:

e Einzelfaserpositionierung: Jede der vier Fasern ist bei dieser Methode jeweils in x—,
y— und z—Richtung einzeln verfahrbar. Die Justierung inighfng ist ndtig um die
Fokussierung bezlglich der Linse L2 zu gewahrleistene Wi der Linse L1 be-
reits diskutiert, ist auch hier eine mechanische Fixierdieges Parameters nicht win-
schenswert. Einzelfaserpositionierung bedeutet einedagr mechanischen Aufwand,

bietet jedoch den Vorteil, dass die zu justierenden Parmdet vier Fasern voneinan-
der entkoppelt sind.

¢ Vierfaserhilse: Bei dieser Variante sind alle vier Fasern in einer gemeiesahiiilse
(ChuckK) eingeklebt, deren Ort mit Hilfe eines Faserpositionigrngestellt wird. Der
Vorteil ist dabei zum einen, dass der Justiervorgang vieligex Zeit in Anspruch
nimmt und zum anderen, dass die Mechanik weniger aufwamdifstabiler gegen
Lageveranderungen am Teleskop ist.

Das Doppel-Wollaston—Polarimeter von OPTIMA-Burst vardet das zweite Design. Da-
durch ergibt sich jedoch das Problem, an welche Stellen idieGlasfasern relativ zuein-
ander in ihre gemeinsame Hulse eingeklebt werden sollendi® Symmetrie der Doppel—
Wollaston—Strahlen nicht perfekt ist, bilden die vier fekierten Lichtpunkte keine perfekte
Raute. Um die Fasern dennoch an den richtigen Stellen biakleu konnen, wurde folgende
Methode verwendet:

Der Faserchuck besteht aus einer Messinghiilsé % mm Au3endurchmesses, mm
Innendurchmesser ui® mm Lange. Frontseitig ist mit sechs Senkkopfschraubeneinen
dicke Stahlplatte befestigt. Diese Platte hat in der Mitteedeichte Erhebung, auf die im
verdunkelten Labor eine lichtempfindliche Emulsion aufgeht wurde. Nachdem das kom-
plette Polarimeter einmal korrekt justiert und der so prigste Faserchuck eingebaut war,
wurde es fur sieben Sekunden mit unpolarisiertem Lichiegusr Gluhlampe bestrahlt. Nach
der chemischen Entwicklung und Fixierung der lichtempfafdin Schicht war damit eine
Abbildung der vier Lichtpunkte auf dem Stahlplattchendastellt. Nach dieser Abbildung
konnten dann die Locher gebohrt und die Glasfasern eirbelterden. Abbildun.7 zeigt
links eine Aufnahme des Stahlplattchens nach der Belnghtund dem chemischen Entwick-
lungsprozess. Rechts ist die FaserpositioniermechariKeststrahl zu sehen.

“Englisch "chuck” = Spannvorrichtung
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Abbildung 5.7:Links: Mikroskopische Aufnahme der belichteten und entwickel&ahl-
platte fur die FaseraufnahmBechts: Der Faserchuck im Faserpositionierer mit eingekop-
peltem Teststrahl (griin). Die Reflexe auf der Stahlplattd durch die nicht perfekte Optik
verursacht. Der weitaus grofdte Teil des Lichtes koppatiérGlasfasern ein.

5.4 Mathematische Behandlung der Polarimetriedaten

In Kapitel 2.1wurde gezeigt, wie man aus den transmittierten Intermsitabn vier verschie-
den orientierten Polarisatoren die Stokes—Parameternd@iberechnet (Gleichungef.p),
(2.12 und @.13). Im neuen OPTIMA-Polarimeter sind diese vier Polarisatodurch das
Doppel-Wollaston—Prisma realisiert. Auf diese Weise wardlle vier Intensitaten/§- bis
I1350) gleichzeitig bestimmt und daraus auf die Stokes—Paranbetechnet. Im Raum der
Stokes—VektorenZ, ), U) wird dann der polarisierte Hintergrund des Himmels odee®in
umgebenden Nebels subtrahiert. Fur die InterpretatiorDdéen transformiert man danach
Ublicherweise mit Hilfe der Gleichunge.@4) und .15 in anschauliche physikalische Pa-
rameter(/, p, ). Diese einfache Analyse kann fur schnelle Abschatzungewendet wer-
den.

Fur genauere Ergebnisse ist eine detailliertere Datdysmpedoch aus folgenden Grin-
den notwendig: Das Gleichungssyste2gj bis (2.11) ist Uberbestimmt. Die daraus resultie-
rende zusatzliche Information sollte zur ReduzierungMessunsicherheit verwendet wer-
den. AuBRerdem konnen die einfachen Transformationen eniFall perfekter Polarisatoren
mit perfekter Orientierung der WinkéP —45° —90° —135° behandeln.

Die Analyse der mit dem neuen OPTIMA—Polarimeter gewonnelaten folgt des-
halb weitgehend dem Artikel "Panoramic Polarimetry Dataalysis” [Sparks 199P Das
Doppel-Wollaston—Prisma wird als vier unabhangige Rsitaren mit den Indizeg = 1..4
aufgefasst. Die charakteristischen GroRRen dieser Bataren sind:

tr . Transmissionskoeffizient fur unpolarisiertes Licht eedarisators Nr. k
¢, . Effizienz des Polarisators Nr. k
¢ - Orientierungswinkel des Polarisators Nr. k.



5.4. MATHEMATISCHE BEHANDLUNG DER POLARIMETRIEDATEN 55

Dabei ist z.B.t;, = 0.5 fur perfekte Polarisatoren oder = 1 fur eine perfekte Glasplatte.
Die Polarisatoreffizienz ist Uber die transmittiertenrfilg fir senkrechty, ) bzw. parallel
(S))) zur Durchlassrichtung einfallendes Licht definiert= (S — S1)/(S) + S1).

Es existieren mehrere verschiedene Konventionen, digsen@ger zu definieren. Im Ar-
tikel [Mazzuca 199Bfindet man eine Anleitung fir die Umrechnung zwischen dcher
Konventionen. Die fur die Datenanalyse von OPTIMA—Daterrékte Gleichung fur die von
Polarisator Nr. k transmittierte Intensitat lautet:

I :tk-[I—l—ek-(COSQ(bk-Q—I—Sin2¢k-U)] (51)

Die Herleitung der prinzipiellen Form dieser GleichungzdB. in [Serkovski 196Rund in
[Tinbergen 199Bbeschrieben. Von der irSparks 199pverwendeten Form unterscheidet sie
sich nur durch den fehlenden Vorfakt@rdatk dort anders definiert ist.

Das Problem, aus dieser Gleichung die Stokes—Parametenalte@, wird hun zunachst
fur den Fall vonk = 3 Polarisatoren geldst und spater &uf 4 erweitert. Fiir den Falt = 3
erhalt man ein eindeutig lo6sbares Gleichungssystem. dtrikorm lasst es sich folgender-
mafen darstellen:

tl t161 COS 2(]51 t161 sin 2(]51 I
(11,12,13) = t2 t2€2 COS 2¢2 t2€2 sin 2¢2 Q . (52)
t3 t363 COS 2(]53 t363 sin 2(]53 U
Um aus dieser Gleichung den Stokes—Vektor zu erhalten, dieddatrix invertiert wer-
den. In Anlehnung angparks 199plautet die Losung dieser Gleichung:

Il/tl
(I,Q,U) =B | I/t (5.3)
I3/ts
mit
€9€3 sin(2¢3 — 2¢2) €1€3 sin(2qz51 — 2@253) €1€9 sin(2¢2 — 2¢1)
B = €9 sin 2(]52 — €3 sin 2(]53 €3 sin 2¢3 — €] sin 2¢1 €1 sin 2(]51 — €9 sin 2(]52 /Q
€3 COS 203 — €2 COS 2¢p9 €1 COS 2¢h1 — €3 COS 203 €9 COS 2¢p9 — €1 COS 2¢01

und
Q= €169 sin(2¢2 — 2¢1) + €9€3 sin(2¢3 — 2(]52) + €1€3 sin(2q§1 — 2(]53) .

Aufgrund eines Faserdefektes, der inzwischen von der élendirma behoben werden
konnte, standen bei der ersten Inbetriebnahme des neuannieters am Teleskop nur drei
Polarisatoren zur Verfugung. Gleichury) kommt deshalb fur die Auswertung dieser Da-
ten direkt zur Anwendung. Die Bestimmung der Parametee;, und ¢, ist in Kapitel 6
beschrieben. Ingparks 199pwird die Datenanalyse ausgehend von Gleichund) @uf den
Fall von n Polarisatoren erweitert. Bei OPTIMA wird diese thlie in angepasster Form
und mitn = 4 fUr die zukiinftigen Beobachtungskampagnen verwendet.

Fur einfallendes Licht mit dem Stokes—Vektor (I, Q, U) wéndvartet, im Polarisatorkanal
Nr. k einemittlere Intensitat/; zu messen:

I]; = tk . [I + €k - (COS 2¢k . Q + sin 2¢k . U)] (54)
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Unter der Annahme, dass diatsachlich gemessene Intensitat einer Gaul3verteilung folgt,
betragt die Wahrscheinlichkeif;,, zu messen:

1 1\2 2
= ———=¢€ . .

o}, ist die Standardabweichung bzw. die Messunsicherheit aesiytoRRd,,. Die Wahr-
scheinlichkeit, einen Satz von vier Wertén I, I3 und I, zu messen betragt dann:

(h—0) (L-51)* (3-I13)° (L-1)?
_ o _ _ _ — 5.6
D = p1p2p3pa = Po * €Xp 207 202 203 203 (5:6)

mit pg = const.

Es gilt nun, diese vierdimensionale GauRR3funktion zu maaien. Diese Maximum-Like-
lihood—Methode ist gleichbedeutend mit dem Minimieren Absolutwertes des Exponen-
ten, was einem minima}>~Ansatz entspricht, mit

4

1 Ik — I’
3 P (5.7)
k=1

Um das Minimum der Funktiog? im Raum(7, @, U) zu finden, leitet man nacheinander
nach I, Q und U ab und setzt die Ableitung gleich Null:

aIX ) 8QX =0 und BT =0. (5.8)

Nach etwas Umformen folgt daraus (summiert wird immer tkoer 1..4):

treds t% ekti cos 204, ekti sin 2¢y,
Zg—i = 25l QY U

Ok Ok O}

€rtr cos 201 €ty cos 2 €212 cos? 2 €715 cos 20y, sin 2
Zkk ¢kk:2kk d)klzkk ¢kQ+Zkk o ¢k

o o o oi
€rty sin 2¢ [ ektk sin 2¢y, eitk sin 2¢y, cos 2¢ ektk sin® 204
gl sty dimineel o, 5 iR,
k k k k

Die Form dieser drei Gleichungen ist aquivalent mit derigteichung 6.2). Man kann
daher einen Vektor von effektiven gemessenen Intensitétel/ und I} definieren:

trply €pty cos 201y, €rtr sin 20 11,
[// [I/ [//
1= E —za 2 E —]za = E —]% (59)

Ebenso definiert man einen Vektor von effektiven Transmissioeffizienten:

t2 €pt? cos 2¢ €t sin 2¢
"o k "o kUL k "o kbl k
4- 5 goyuimie g yainin

O O



5.4. MATHEMATISCHE BEHANDLUNG DER POLARIMETRIEDATEN 57

einen Vektor von effektiven Polarisatoreffizienzen:

1 €xt? cos 2 2 €pt? sin 2 2
. z%mz\/(Z kko-l% ¢k> +<Z kkgz ¢k> 7
. i 1 i \/(Z ext? cos2 2¢p ) 2 N <+ Z €7t cos 2gz;k sin 2¢y, > 27
> €xty cos 29y /o} oy oy
o 1 \/(Z €212 sin 2, cos 29, ) 2 N <Z 212 sin? 2¢, ) 2
5% exts sin 2¢y, /o2 o} o} '
und einen Vektor effektiver Polarisatorwinkel:

1 ekt 51n2¢5k ekt coqusz

" L by S 20k

=5 arctan ( E ,
1 > t2 2 2 Z 212 cos? 2

" §arctan< € kcos qﬁk sin qﬁk/ € kcos qﬁk) ’
1 €212 sin 2¢k €212 cos 20y, 51n2¢k

" k"k k”k

& g Aretan (Z o2 / Z o2

Mit dieser Methode kann also der Fall von vier Polarisatatem Fall von drei Polari-
satoren aquivalent gemacht werden. Die Methode ist giglziauch fur beliebig viele Po-
larisatorenk = 1...n einsetzbar. Die effektiven GroRen kdnnen nun aus den ggenen
Iy, ti, €. und ¢, berechnet werden. Dann setzt man sie in Gleich&i8) €in und erhalt so
aus einer Messung die drei Stokes—Parameter |, Q und U, awes d®larisationsgrad und
—richtung ermittelt werden kdonnen.

Die Fehlerabschatzung fur die Stokes—Parameter folgtdau Kovarianzmatrix fur den
Stokes—Vektor (I, Q, U). Die Gleichungen fir die Varianzaaten im Fall von drei Polarisa-

toren:

B \? Bis\? Biz\?

o? = <t—11> O’%—F(ﬁ) U%—i—(t—l?’) o3 (5.10)
1 2 3
B 2 B 2 2

U% = <t—21> U%—i—(t—m) O’%—F(%) o3 (5.11)
1 2 3
Bap \? By > Bss >

oF = <i> a%+<ﬁ> a§+<ﬁ> o3 . (5.12)
t t t3

Dabei sind dier;, die Standardabweichungen der MessungerDie Koeffizienten sind die
Quadrate der Matrixelemente aus Gleichub@), dividiert durch die Quadrate der jeweiligen
t. FUr den Fall von vier Polarisatoren ist die Kovarianzimadias Inverse der Krimmungs-
matrix der Funktiony? (Gleichung b.7)). Die Krummungsmatrix enthalt als Matrixelemente
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die zweiten Ableitungen vor?:

82X2 82X2 82X2
a1z 910Q oloU
82X2 82X2 82X2

0QOI  0Q? 0QOU
82X2 82X2 82X2

oUdI oU0Q  oU?

(5.13)

Diese Matrix wird fur jede Messung numerisch invertierte Gleichung fur die Varianzen
von |, Q und U lautet fur 4 Polarisatoren:

112
01
(U%,O’é,glzj) =C! ( ol? ) . (5.14)

ol?

Die ¢} sind die durch Fehlerfortpflanzung ermittelten Standasgathungen det; aus
Gleichung 6.9). Mit Hilfe von GaufR3scher Fehlerfortpflanzung erhalt mais den Varian-
zen von |, Q und U auch die Standardabweichungen fur dienReeap und6.



Kapitel 6

Messungen im Labor

Vor der Inbetriebnahme des Polarimeters am Teleskop wiemége Testmessungen im La-
bor durchgefuhrt. Die wichtigsten Tests werden im Folgembeschrieben.

6.1 Effizienzen der Faser—ahler—Kombinationen

Jeder individuelle Avalanche—Photodetektor hat einersalgedliche Einkoppeleffizienz. Da-
zu kommt, dass die einzelnen Glasfasern unterschiedlichpsmissionskoeffizienten auf-
weisen. Beide Effekte zusammen resultieren in bis zu 60%rscitiedlichen Gesamteffizi-
enzen der Faser—Zahler—Kombinationen. Es ist wichtigg &uordnung Zahler zu Faser zu
finden, bei der die Gesamteffizienzen moglichst wenig vwaraer abweichénWeil es kei-
ne einfache Moglichkeit gibt, Fasertransmissionen uakl&reffizienzen unabhangig vonein-
ander zu messen, wurden die Gesamteffizienzen der versaeied-aser—Zahler—Kombina-
tionen gemessen. Um jede Faser einmal in Kombination mgnedahler zu testen, missen
vier Messungen durchgefiihrt werden. Jeweils vier Kominan werden gleichzeitig gete-
stet.

Versuchsaufbau

Das Polarimeter wurde fiir diese Messung ohne Wollastasrarund ohne die Linse L2 auf-
gebaut (Bezeichnungen: siehe Abbildusa@) und mit einer dimmbaren Halogenlampe von
der Spiegelseite her beleuchtet. Auf diese Weise wird dsergauck mit einem parallelen
homogenen Lichtbiindel beleuchtet. Um diese Homogenitérreichen, war direkt hinter
der Interfaceplatte eine Mattscheibe angebracht.

Die Homogenitat wurde folgendermalRen Uberprift: Disiftmn des Chuck wurde mit
Hilfe des Faserpositionierers wahrend der Datenaufreioh verandert, so dass ein quadra-
tisches Feld von c& mm Kantenlange abgetastet wurde. Aus der resultierendédrtiLiose
war ersichtlich, dass sich in den vier Kanalen die Inté&tsitn maximall% veanderte. Die
vier Fasern erhalten also bei diesem Versuchsaufbau im &alwon4% Unsicherheit die
gleiche Lichtintensitat.

!Man schlieRt also den schwachsten Zahler moglichstastdirkste Faser an und umgekehrt.
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Versuchsdurchfiuihrung

Die Lampenhelligkeit wurde auf ca. 25000 counts/s eindlestéit jeder der vier moglichen
Faser—Zahler—-Kombinationen wurden ca. eine Minute laatgDaufgezeichnet. Die mittlere
Zahlrate in jedem Kanal wurde jeweils auf die Gesamtzdblnormiert und ihr Anteil in
eine4 x 4 — Matrix eingetragen. Jedes Matrixelement entspricht daner Faser—Zahler—
Kombination. Auf diese Weise erkennt man leicht die bestemKinationen:

APD Nr.
1 2 3 4

Fyo 19.0% M1 | 23.29% M2 | 25.20 M3 | 22.09% M*
Fyso 22.7% M4 | 27.6% M! | 26.2% M2 | 27.6% M3
Fooe || 23.6% M3 | 30.2% M* | 29.1% M! | 31.29% M2
Figso || 19.4% M2 | 23.6% M3 | 25.1% M4 | 24.3% M!

Fasername

Die mit M1 bis M4 markierten Kombinationen wurden gleichigegemessen. lhre Werte
summieren sich daher zu 100%. Die Auswahl der besten Kortidiven ist grau hinterlegt.

Ergebnis

Die mit den besten Faser—Zahler—Kombinationen aufgbmeten mittleren Zahlraten sind in
folgender Tabelle aufgelistet.

\ APD Nr. \ Fasernamé Anteil ~ \

2 Foo 23,8%
3 Fiso 26,9%
1 Fooe 24.3%
4 Flaso 25,0%

Tabelle 6.1: Effizienzen der besten Faser—Zahler—Kontibiman

Die Effizienzen weisen also eine Abweichung um bis%g@% — 1 ~ 8% vom Mittel-
wert auf. Die Effizienz der starksten Kombination ist um 1B88&her als die der schwachsten.
Es ist nicht bekannt, ob die Lichtquelle wahrend des Unkstes zwischen verschiedenen
Faser—Zahler—-Kombinationen eine konstante Helligkditvaist. Trotzdem sind die Messun-
gen M1 bis M4 untereinander vergleichbar, da die Zahlratener auf die Gesamtzahlrate
der jeweiligen Messung bezogen wurden. Die auf diese Weiiengene beste Zuordnung
wurde fur alle weiteren Messungen im Labor und am Teleslkaipdhalten.
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Mikroskopobjektiv

Faserpositionierer

1

v y-Schraube\”_i‘!I
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Abbildung 6.1: Zur Justierung des Faseraufnahmechuck

Faserchuck

6.2 Einkopplung der Wollaston—Strahlen

Ein zusatzlicher Effekt der zu unterschiedlichen Effiziem der vier Polarimeterkanale fuhrt,
ist die Einkopplung der vier Wollastonstrahlen in die viersBrn. Folgende Fehlerquellen
konnen dazu fuihren, dass die im Chuck eingeklebten Gasianicht genau im Fokus der
vier Wollastonstrahlen liegeh

e Fehler bei der Belichtung, die in Kapitgl3.3beschrieben wurde,
e Fehler beim Bohren der Locher im Stahlplattchen,

e Fehler beim Einkleben der Fasern in die Locher

Versuchsaufbau und —durchfiihrung

Die Positionierung des Faserchuck wird folgendermalechdefihrt: Das Polarimeter mit
Doppel-Wollaston—Prisma und beiden Linsen wird mit unpsirtem Licht beleuchtet. Der
Faserchuck wird mit einem Mikroskop betrachtet (siehe kihlig 6.1).

Man hat nun vier Einstellmoglichkeiten:

e Horizontale Translation: x—Schraube des Faserpositierse
e \ertikale Translation: y—Schraube des Faserpositiorsere

e Fokussierung: Verschieben des Chuck im Faserpositianiiee. Feineinstellung mit
z-Einstellrad am Faserpositionierer

e Rotation: Drehen des Chuck im Faserpositionierer

’Die Position des Faserchuck kann mit dem Faserpositiarjiesgert werden, die Position der Fasern relativ
zueinander jedoch nicht (siehe KapiteB.3.

3Da der Lochdurchmesser geringfiigig groRer ist als dereAdBrchmesser einer Faser, liegen die Fasern
meist an einem Lochrand an.
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Diese vier Parameter missen so eingestellt werden, dagkcitst kein Licht von der
polierten Stahlflache gestreut wird und somit der gro3teei in die Glasfasern einkop-
pelt. Damit ist die optimale Chuckposition gefunden. Mitfelider Zahlratenanzeige der
Datenerfassung ("Ratemeter”) kdnnen die Raten einzédasiale noch um bis zu 9% (ih-
rer urspringlichen Rate) angehoben werden. Dadurch dadsistierparameter miteinander
gekoppelt sind, sinken dann jedoch die Zahlraten in amd&enalen. Die beste Chuckpo-
sition nur mit Hilfe der Zahlraten zu finden, ist nicht eiclfa da die Raten nur als Zahlen
und nicht als graphischer Verlauf dargestellt werden. Zistidrung wurde deshalb immer
die Einstellmethode mit dem Mikroskop gewahlt.

Ergebnis

Die gemessenen Anteile der Zahlraten, die in der bestedeniMikroskopmethode gefun-
denen Stellung gemessen wurden, sind in TalgeReu finden. Die Effizienzen weichen nun

| APD Nr. | Fasernamé Anteil ~ |

2 Foo 26,2%
3 Fiso 27,9%
1 Fooo 25,6%
4 Flase 20,3%

Tabelle 6.2: Einkoppeleffizienzen der vier Polarimetedtan

um bis zul8, 8% vom Mittelwert ab. Die Zahlrate im starksten Kanal ist wstf38% hoher
als die des schwachsten Kanals. Die Hauptursache diesschlechterung gegentiber den
Effizienzen der einzelnen Fasern liegt darin begrindets daan nicht auf alle vier Fasern
gleichzeitig den jeweiligen Lichtpunkt optimal zentrierieann.

Eine eventuell vorhandene Polarisation der Gluhlampelevébenfalls zu unterschiedli-
chen Helligkeiten in den vier Polarimeterkanalen begragDieser (unwahrscheinliche) Ef-
fekt wurde ausgeschlossen, indem wahrend einer Messumg \&ollaston—Prisma ein Po-
laroidfilter vor der Lampe gedreht wurde. Es konnten keinewsgise auf eine Polarisation
der Lichtquelle in den Daten gefunden werden.

Am Teleskop sind die Einkoppeleigenschaften wieder etvessdr (siehe Kapitél.2),
weil das Seeingscheibchen eines Sterns kleiner als digifetarapertur ist. Deshalb sind
auch die vier Abbildungen des Sterns auf den Glasfasernédeis diejenigen im Labor. Um
die Einkoppeleigenschaften des Polarimeters zu verbessalite man trotzdem im Rahmen
zukinftiger Weiterentwicklungen dariiber nachdenkemcll die Konstruktion einer Einzel-
faserpositionierung die Positionierbarkeit der Glagfaseneinander zu entkoppeln.
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6.3 Eichung der Winkellage der Polarisatoren §;.)

Die Eichung der Lage des gesamten Polarimeters relativ zimmidl wird mit Hilfe von
Rayleigh—gestreutem Sonnenlicht wahrend der Dammedunchgefiihrt und ist in Kapitel
7.3beschrieben. Fir die in Kapitgl4 beschriebende Datenanalyse werden die genauen Win-
kellageng,, der Wollaston—Polarisatoren relativ zueinander behdiigese wurden mit einer
Messung bestimmt, bei der das Polaroidfilter des bishei@fenlMA—Polarimeters (Kapitel
4.4) vor dem neuen Polarimeter rotierte. Dieser Versuch istatgénden beschrieben.

Versuchsaufbau

Das rotierende Polaroidfilter wurde zwischen Lichtquehid ®olarimeter aufgebaut und der
Hallsensor zur Bestimmung der Phasenlage an die OPTIMAned#ssung angeschlossen.
Als Lichtquelle wurde erneut die Halogenlampe verwendetsézlich war ein Infrarot—
Sperrfilter sowie ein griiner Farbfilter davor angebraamt sicherzustellen, dass das spektra-
le Maximum der Lichtquelle in einem Bereich liegt, in dem dadaroidfilter ausreichende
Modulation aufweist (siehe Abbildung.3). Ohne Filter wiirde das Maximum des Planck—
Spektrums der Gluhlampe im Infraroten liegen.

Versuchsdurchfiihrung

Die Rotationsfrequenz des Filterrades betfugz 5 Hz, die mittlere Zahlrate etwa 20000
counts/s. Der Hallsensor des Filterrades erzeugte banjédtalauf einen Impuls. Unter der
Annahme, dass das Filterrad zwischen zwei Hall-Impulsdransireichend konstanter Win-
kelgeschwindigkeit lief, ist es moglich, zu jedem Zeitgudie Winkelstellung des Polaroid-

filters zu bestimmen:
360°

A (6.1)

Oé(t) = (t — tHall) .
Dabei sind

a(t) : Winkelstellung des Filterrades zur Zeit t

t . Aktuelle Zeit des Datenerfassungssystems

taan . Zeit des letzten Durchganges des Hallsensors

At . Zeitdifferenz zwischen zwei aufeinanderfolgenden Hagtlulsen.

Da At nicht konstant war, sondern um einige Millisekunden schagnwurden die
At der einzelnen Umlaufe auf einen gemeinsamen Wert normiettdie Umlaufe phasen-
koharent aufsummiert.

Ergebnis

Abbildung 6.2 zeigt die Summe der 1031 zeitlich auf 7200 bins normierterdi&mungen.
Zunachst fallt auf, dass die mittleren Intensitaten elazelnen Kanale sehr unterschiedlich
sind. Dies ist auf eine nicht perfekte Justierung des Faséipnierers zurtickzufiihren. Die
einzige Auswirkung auf die Winkeleichung ist ein etwas éi@n Messfehler in den weniger
belichteten Kanalen. Die transmittierte Intensitaesifolarisators folgt einein—Funktion
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Abbildung 6.2: Intensitatsverlaufe der vier Polarimkémale wahrend eines Polaroid—
Umlaufes.

(Gleichungen 2.8) bis (2.11)). Diese kann mit Hilfe von Additionstheoremen in eine Si-
nusfunktion umgeschrieben werden. Somit konnten die \eenessenen Kurven mit einer
vierparametrigen Sinusfunktion gefittet werden:

y=a+b-sin(c-z+d) (6.2)
Der Parameter d stellt die Phasenverschiebung der Sirnueskdar und kann folgendermaf3en
in einen Winkel transformiert werden:

360°

=d
@ 47

(6.3)

Der Nennerr anstatt2r stammt von der Tatsache, dass eine-Funktion arsin?—Daten
gefittet wurde. In Tabell€.3 sind die Ergebnisse mit ihren statistischen Unsichenheité-
gelistet.

Die gemessenen Winkel zeigen deutliche Abweichungen vardisalwerten. Eine Dif-
ferenz in der Ausrichtung der beiden Wollaston—Prismeatikelzueinander kdnnte durch
Fehler beim Fertigungsprozess des Doppel-WollastormBssrklart werden. Innerhalb ei-
nes Prismas sind Differenzen jedoch nicht plausibel, weildie Winkeldifferenz der Durch-
lassrichtungen von der Natuer des Quarzkristallgittergageben ist. Die Differenzp. —
Fy9o musste also innerhalb der Messunsicherbeft betragen. Die Messung beinhaltet al-
so systematische Fehler. Diese kbnnen dadurch erkladdene dass das Polaroidfilter zu
bestimmten Phasenlagen systematisch schneller umkefnahnderen. Eine Ursache daflr
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| k | Fasernamg gemessener Winkel;, | Unsicherheitr,, |

1 Foe 0° 0,15
21 Fuso 42,5 0,15
3] Fope 87,5 0,17
41 Frase 132,9 0,17

Tabelle 6.3: Durchlassrichtungen der vier Wollaston—fsd¢oren. Als Nullpunkt der Win-
kelskala wurdep; definiert, also die Durchlassrichtung von Kags.

konnte eine Verhartung des Antriebsriemens sein, derdadurch der Form anpasst, in der er
gelagert wurde. Zur Datenanalyse wurden deshalb die gerfékinkel¢; = 0°, ¢ = 45°,
o3 = 90° und ¢4 = 135° verwendet.

6.4 Bestimmung der Polarisatoreffizienzend;)

In Kapitel 6.3wurden die genauen Winkellagen der vier Polarisatoren des Doppel-Wol-
laston—Prismas bestimmt. Sie gehen zusammen mit den Tissisnskoeffizientert;, und
den Polarisatoreffizienzed, in die Datenanalyse mit ein. Dig sind folgendermafen defi-
niert:

S| —S1

= . 6.4
‘ S||+SJ_ (6.4)

Dabei sindS und S, die im jeweiligen Kanal gemessenen Signale bei Ankunft \anraitel
bzw. senkrecht zur Durchlassrichtung 100% polarisiertechtL Um die Effizienz eines Po-
larisators zu testen, braucht man einen Eich—PolarisatBr. €in Glan—Thompson—Prisma,
Abbildung 2.5), dessen Effizienz (im verwendeten Spektralbereich) béstsals die des zu
testenden Polarisators. Wird dieser Eich—PolarisatoBastimmung der;, (nach Kapitel
6.3) verwendet, so kdnnen aus den Intensitaten der Maximavinina der Transmissions-
kurven (Abbildung6.2) auch diee; ermittelt werden (siehe Gleichun§.4)).

Da ein solcher Eichpolarisator nicht zur Verfigung stamdrden die Polarisatoren des
Doppel-Wollaston—Prismas als perfekt angenommen. Dalhi¢ig= €2 = €3 = ¢4 = 1.
Diese angenommenen Werte werden zwar nicht ganz, aber dbchahe an den realen Wer-
ten liegen. Doppelbrechende Kristalle haben typischessvein hohes Loschungsvermogen,
das heil3t senkrecht zur Durchlassrichtung polarisierig® wird sehr effizient geblockt. Das
Loschungsvermogehiasst sich mit Hilfe der folgenden Gleichung in die Polatiseffizienz
umrechnen:

ottt 11
Tivtd 141

(6.5)

Dabei istt der in Kapitel5.4 eingefuhrte Transmissionskoeffizient fir unpolarigsrLicht.
Vom Hersteller des Doppel-Wollaston—Prismas wird eindbsgsvermogen fur sowohl or-
dentliche als auch auRerordentliche Strahleniven10~> angegebenHalle 200§. Daraus
ergibt sich die Polarisatoreffizienz zu= 99, 998%.



66 KAPITEL 6. MESSUNGEN IM LABOR

6.5 Polarisationsmessungen im Labor

Um das neue Polarimeter zu testen, wurden im Labor ersteigalansmessungen durch-
gefuhrt. Dazu war ein Polaroidfilter mit manuell einstaliém Winkel und einer Winkelska-
la (siehe Abbildungs.3) zwischen Lichtquelle und Polarimeter aufgebaut. Als Lgctelle
diente eine gelbe gedimmte Leuchtdiode. Zunachst wul@diaroid—Winkelskala auf Null
gestellt, um den Referenzwinkel fur das Polarimeter 3QuSé&n lang aufzunehmen. Dann
wurden verschiedene Winkel am Polaroidfilter eingesteidt i jeder Winkelstellung jeweils
30 Sekunden Daten genommen.

0

Abbildung 6.3: Das Polaroidfilter mit Winkelskala fur Potaetrie im Labor. Der Pfeil und
das¢é (E—Feld) markieren die Durchlassrichtung.

Die Auswertung dieser Messreihe erfolgte mit der im Folgentdeschriebenen, einfa-
chen Datenauswertungsmethode: Jeder Polarimeterkamdeveunachst mit unpolarisier-
tem Licht geeicht, um den jeweiligen individuellen Transsidnskoeffizienten zu erhalten.
Es wurde angenommen, dass jede der Durchlassrichtungernedé&oppel-Wollaston—Po-
larisatoren in der idealen Winkelposition steht. Damitigiie Gleichungen2.12) und .13
direkt anwendbar, um die Stokes—Parameter zu erhalteseDvweirden dann mit Hilfe der
Gleichungen Z.14) und .15 in Polarisationsgrad und —winkel transformiert. Von dem s
gemessenen Winkel wurde der Referenzwinkel (0,4libtrahiert. Tabell®.4 zeigt die Er-
gebnisse. Angegeben sind nur die statistische Unsicheréieine systematischen.

Der von Messung zu Messung variable Polarisationsgrad wod 90% ist durch Streu-
licht im Labor (z.B. vom Computermonitor des Datennahmtenecs und leuchtenden Be-
triebsanzeigen) zu erklaren. Die gemessenen Winkel sigdterUbereinstimmung mit den
erwarteten, wenn man systematische Fehler noch in Betzaadhit Zum Beispiel kann man
das Polaroidfilter nicht genau genug einstellen.
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Eingestellter] Gemessener Bereinigter Gemessener
Winkel Winkel Winkel Polarisationsgrad

0° 0.41°+ 0.0 0°4+0.08 86.19%0.19%
20 22.13°+0.05 | 21.72°4+0.08 | 86.50%+0.19%
40 42.12°4+ 0.0 | 41.71°4+ 0.08 | 89.85%4-0.20%
45° 47.14°4 0.0 | 46.72°+ 0.08 | 90.54%40.20%
50° 51.55°4+0.05 | 51.13°4+ 0.08 | 90.76%40.20%
700 70.94°4- 0.058 | 70.53°+ 0.08 | 88.61%40.19%
90 90.65°+ 0.06° | 90.24°+ 0.08 | 87.01%=+0.19%
110 112.224+0.05 | 111.8P4-0.08 | 91.46%40.20%
130° 130.55+ 0.05 | 130.13+ 0.07 | 93.33%=+0.20%
135 136.06+ 0.0 | 135.644- 0.0 | 93.38%40.20%
140 140.594 0.05 | 140.17+ 0.08 | 92.93%+0.20%
160° 160.224+ 0.05 | 159.804- 0.08 | 89.42%40.20%

67

Tabelle 6.4: Test—Polarisationsmessungen im Labor: Dalbeolute Winkel zwischen Po-
laroid und Polarimeter nicht bekannt ist, wurde Winkelstay 0" als Nullpunkt fir die ande-
ren Winkel definiert. Die entsprechenden Unsicherheiterdem quadratisch addiert.
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Kapitel 7

Messungen am Teleskop

Um erste Erfahrungen mit dem neuen Polarimeter im astragaman Einsatz zu sammeln,
wurde das Instrument im November 2005 am 1,3 Meter-TeledkofSkinakas Sternwarte
in Betrieb genommen. Des weiteren wurden Kalibrationsomggsn durchgefihrt, und der
Betrieb von OPTIMA—Burst getestet.

7.1 Das Skinakas Observatorium

Die Sternwarte wird von der University of Crete in Herakli@OC) und der Foundation for
Research and Technology in Hellas (FORTH) mit Unterstigzdes Max—Planck—Institutes
fur extraterrestrische Physik betrieben. Sie liegt indLK&etern Hohe auf dem Berg Skina-
kas auf Kreta. Die geographischen Koordinaten siid:nordliche Breite un@®4° ostliche
Lange. Das Observatorium beherbergt #rcm—Teleskop und dak, 3 m—Teleskop. Abbil-
dung7.1zeigt Bilder der Sternwarte und von OPTIMA am Teleskop.

Der Transport von OPTIMA sowie zusatzlich bendtigter Aissung erfolgt entweder
per Flugzeug oder mit einem Kleintransporter und der Aaliof, wie bei der Kampagne im
November 2005. Beide Alternativen bringen das Risiko descBadigung von Teilen der
Ausriistung mit sich. Im November 2005 wurde erst nach detboriAgen von OPTIMA-
Burst an das Teleskop festgestellt, dass eine der vieriPwtwr—Glasfasern (die Fasgrso)
beschadigt war und kein Licht mehr zu den Photonenzah&tete. Wann und wie dieser
Defekt verursacht wurde, konnte nicht mehr festgesteliter. Alle im Folgenden beschrie-
benen Messungen wurden daher mit nur drei intakten Polgifasern durchgefuhrt. Da
die Wetterbedingungen im Winter auf Kreta nicht ideal sikdpnten au3erdem wahrend
der zweiwochigen Kampagne nur 4 Nachte fur Beobachtumggautzt werden. Die wissen-
schaftlichen Daten dieser Kampagne sind daher von begre@rialitat.

69
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Abbildung 7.1:Links oben: Die Kuppel des 1,3m-Teleskops der Skinakas Sternwarte.
Rechts oben:Das Teleskop selbst mit dem bisherigen OPTIMA—PhotomEteks unten:
OPTIMA—Burst am Teleskop: links die OPTIMA—CCD-Kamera @t doch nicht eloxier-

ten Feldaufsichtsoptik, rechts die Photonenzahlerbarjrter die Kamera der UOC, unten
das Polarimeter mit Faserschutzschlauch zur ZahleBexhts unten: Nahaufnahme des
Polarimeters ohne Schutzkappe.
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7.2 Bestimmung der Transmissionskoeffizienterf)

In die Gleichungen zur Polarimetriedaten—Analyse gehearanderem die Transmissions-
koeffizientent;, der einzelnen Polarisatoren eip.ist ein Produkt aus mehreren Faktoren:

th=ri-ag-ex- fr- 2k (7.1)
mit

r, . Reflexionsverluste an den Oberflachen der Linsen und desé&s
ai . Absorption im Doppel-Wollaston—Prisma und in den Linsen
er - Einkoppelverluste am Faserchuck

fi: Transmissionskoeffizienten der Glasfasern

z - Effizienzen der Photonenzahler (APDs).

Das Teleskop kann einem ankommenden Lichtstrahl eine Netlarisation aufpragen (selbst
wenn es rotationssymmetrisch gebaut ist, siehe ZiBbgrgen 199p, und so seinen Polari-
sationszustand andern. Dieser Effekt ist umso kleingg&er da©ffnungsverhaltnisf /D
ist, da die Lichtstrahlen dann nahezu senkrecht auf digg8laiberflachen fallen.

Instrumentelle Polarisation ist definiert als die Poldigg die das Instrument misst,
wenn eine unpolarisierte Quelle beobachtet wird. Sie kamehdalle oben genannte Ef-
fekte hervorgerufen werden. Um diese zu eliminieren, belaied man eine unpolarisierte
Lichtquelle und definiert die Parametgrnach Gleichung&.1) so, dass alle vier Polarime-
terkanale die gleiche Intensitat messen. Diese Messwgs mach jedem Einbau des Faser-
chuck in den Faserpositionierer wiederholt werden, da diefEinkoppeleigenschaften mit
jeder neuen Justierung andern. Um diese Eichung am T@edkahzufihren, wurde ein
unpolarisierter Stern aus einem Katalog von Kalibratidjescten fir das Hubble Weltraum-
teleskop Turnshek 199Dverwendet:

BD +284211
Polarisationsgrad p p = 0.063% =+ 0.023%
GroRenklasse 10,53 mag

Um selbst diese kleine Polarisation noch wegzueichen, &bt man normalerweise
eine groRere Anzahl von unpolarisierten Sternen,

"...z.B. die nachsten 100 Sterne, solche mit 'seltsam@ek8alklassen ausge-
schlossen, da diese intrinsisch polarisiert sein konntéfTinbergen 199p

Durch die statistisch unterschiedlichen Polarisatiafgungen der Sterne aus der Kalibrati-
onsmenge ergibt sich der mittlere Polarisationsgrad didsage normalerweise zu Null. Mit
abbildenden Polarimetern lasst sich diese Technik duhckh. Dagegen ist mit OPTIMA die
Beobachtung von 100 Sternen zu zeitaufwandig, da jeden 8iezeln auf die Polarimetera-
pertur positioniert werden muss. Aufgrund der durch dietdkliing auf 4 Nachte begrenzten

!Dieser Stern wurde bei der Bonner Durchmusterung in dertewélalfte des 19. Jahrhunderts katalogisiert.
Seine Deklination ist +28 4211 ist eine laufende Nummer.
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Beobachtungszeit konnten wahrend der Kampagne im Noveg0f nur zwei unpolari-
sierte Sterne beobachtet werden. Bei einem davon vertémdézchnische Probleme eine
sinnvolle Kalibration.

Ablauf der Messung

In Abbildung 7.2 sind die Lichtkurven der drei noch intakten Polarimetegdtanfyo,Fygo
und Fi350) und der Hintergrundfaser (BG) aufgetragen. Das Zeitbigrivetragtl s. Bis
395 s nach dem Start der Messung war der Shutter der Feldaufsjtitggeschlossen, um
die Dunkelraten der Photonenzahler aufzuzeichnen.tVen395 s bist = 610 s war das
Teleskop (mit gedffnetem Shutter) auf den Himmelsbereittige Bogensekunden neben
den Targetstern gerichtet, um die Himmelshintergrundratebestimmen. Danach wurde die
Polarimeterapertur auf die Targetposition gefahren. Dabbeden zwei schwachere Objekte
Uberstrichen, die als kleine Spikes liei= 640 s undt = 670 s zu sehen sind. Wahrend
der Targetmessung weist der Polarimeterkafiak. im Vergleich zu den beiden anderen
grof3e Schwankungen auf. Die Ursache daflrr ist moglichisey dass der entsprechende
Wollaston—Strahl nicht so gut wie die beiden anderen aufes@lasfaser positioniert war.
Damit ist dieser Kanal sensitiver beziglich der Posigomng des Targets auf der Polarime-
terapertur und reagiert empfindlicher auf Schwankungerseemgs.

Beit =~ 600 s, t ~ 1200 s undt ~ 2480 s sind die in Kapitek.3beschriebenen Datener-
fassungsliicken zu sehen, die je nach zu schreibenderrbatgye unterschiedlich lang sein
konnen. Bei ~ 1650 s undt ~ 2130 s kam es zum Stop der Datenaufnahme, da die maxi-
male GroRe des Datenpuffers iiberschritten wairBaraufhin wurde die Datensatzlange auf
300 Sekunden reduziert. Zwischem= 2300 s undt¢ ~ 2320 s wurde der fahrbare Spiegel
(siehe Abbildunds.4) versehentlich in den Strahlengang bewegt.

Auswertung

Zur Auswertung der Daten wird zunachst von allen vier Licinven die jeweilige Dunkelrate
(also die mittlere Zahlrate im Bereichs bis 395 s) subtrahiert. Um den (teilweise polarisier-
ten) Himmelshintergrund ebenfalls zu subtrahieren, miesed auf den gesamten Messbe-
reich extrapoliert werden. Die Polarisation des Himmaeitdrgrundes muss als konstant an-
genommen werden, da kein Vergleichspolarimeter zur genfig stand. Die Extrapolation
erfolgt mit Hilfe folgender Gleichung:

< b >
b (t) = bg(t) - 7.2
k(t) g(t) <bg > (7.2)
mit
bp(t) : extrapolierte Hintergrundzahlrate Kanal k zur Zeit t

bg(t) : Zahlrate der Hintergrundfaser zur Zeit t
< b, > : Mittlere Zahlrate des Polarimeterkanals k im Bereich 430 s ... 630 s
< bg > : Mittlere Zahlrate der Hintergrundfaser im Bereich: 430 s ... 630 s.

2Ein Datensatz darf maximal 250 MB groR sein. Wird diese Geerar Ablauf der eingestellten Laufzeit
eines Datensatzes erreicht, kommt es zum Programmabsturz.
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Abbildung 7.2:Verlaufe der Zahlraten in den drei intakten Polarimedeidden ¢e,Fo00 und
F1350) sowie in der Hintergrundfaser (BG) wahrend der Beobauptdes unpolarisierten
Eichsterns BD +284211. Man beachte die logarithmische Skala der y—Achse.



74 KAPITEL 7. MESSUNGEN AM TELESKOP

Die so ermittelten Hintergrundzahlraten werden nun vankRiglarimeterraten subtrahiert.
Dadurch erhalt man nur die vom Licht des Sterns stammendbhiaten. Als Eichbereich fur
die t;,—Kalibration wurde das Intervall 956 s his 2235 s gewahlt.

Ergebnis

Die Mittelwerte der Zahlraten in diesem Bereich sind indléd/.1aufgefihrt. Um daraus die
tx—Werte zu erhalten, wurde die jeweilige Zahlrate durchOD0dividiert. Dieser Faktor dient
nur dazu, die Lichtkurven nach ihrer Multiplikation ntif in einem Diagramm zusammen
mit den unbehandelten Lichtkurven besser darstellen anédd. Die Parameterund 6 sind
unabhangig von der absoluten Intensitat, da zu ihrer Megsaur Intensitatsunterschiede und
—verhaltnisse betrachtet werden. Da OPTIMA zwar eineafigrundfaser, jedoch keine Faser
fur Vergleichssterne besitzt, ist es auch kein absoluteddPeter. Deshalb ist dieser Faktor
frei wahlbar.

| APD Nr. | Fasernam¢  Zahlrate | k| ¢ |

2 Foo 46577 1| 4,6577
3 Fy50 Faserdefeki — —

1 Fyoo 35699 2 | 3,5699
4 Fi350 35825 3| 3,5825

Tabelle 7.1: Ermittlung der Korrekturfaktorep fur die Polarimeterkanale k=1..3 am unpo-
larisierten Referenzstern BD +2&811. Die Zuordnung Fasername zu Polarisatornummer k
wurde aufgrund des Faserdefektes neu gewahit.

Die Effizienzen unterscheiden sich von denen in Tal&eda in der Zwischenzeit die
Chuckposition verandert wurde. AuRerdem ist das Sedijischen eines Sterns kleiner, als
die voll beleuchtete Polarimeterapertur, was die Eink@ggenschaften im Vergleich zum
Labortest verbessert: die Zahlrate im starksten Kangetgt noch um 30% hoher, als die
des schwachsten (vgl. Kapitel2). Bei wissenschaftlichen Kampagnen sollte diese Messung
regelmalfig wiederholt werden, bis man Erfahrungen gesahirat, wie stabil sich die Ein-
koppeleigenschaften verhalten.

7.3 Eichung der Winkellage am Himmel

Das Polarimeter misst zunachst nur Winkel relativ zueitleanAm Himmel ist Norden als
Nullpunkt der Polarisationswinkel-Skala definiert. Der lduaisinn ist von Norden in Rich-
tung Osten. Das Instrument wurde zwar so am Teleskop mgrdess die einzelnen Durch-
lassrichtungen der Polarisatoren des Doppel-WollastismBs schon nach dieser Konven-
tion orientiert sind £ Nord-Sud,Fyo. Ost—West usw. ), trotzdem ist die genaue Lage des
Winkelnullpunktes des Doppel-Wollaston—Prismas beza@géiden Himmel nicht genau be-
kannt. Fur relative Winkelmessungen ist dieser Nullpwtikie Bedeutung. Will man jedoch
absolute Polarisationswinkel messen (um sie z.B. mit M&gso von anderen Instrumenten
zu vergleichen), so muss das Instrument geeicht werdes. d@ischieht durch Messung des
Rayleigh—gestreuten Sonnenlichtes wahrend der Dammgeru
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Sonne

Abbildung 7.3: Eichung des Winkelnullpunktes am Himmel Beinnenuntergang. Anders
als in dieser Skizze muss die Sonne bei dieser Messung salt@ndem Horizont seirf] ist
der vom Beobachter gemessene Polarisationswinkel.

Ablauf der Messung

Das Teleskop wurde fur diese Messung bei Sonnenuntergadgni Zenit gefahren und im
Abstand vorD0° zur Sonne nachgefuhrt. Abbildurfgd zeigt den Verlauf der gemessen Zahl-
raten. Abbildung7.3 illustriert, wie polarisiertes Licht wahrend der Dammieg entsteht:
Das auf die Erdatmosphare treffende Sonnenlicht regt @iktienen der Luftmolekile zu
Schwingungen senkrecht zur Ausbreitungsrichtung destéscan. Diese reemittieren Licht
mit Schwingungsrichtungen in der gleichen Ebene. Da Liotd gansversale Welle ist, brei-
tet sich nur die horizontal schwingende Komponente in Rictdes Teleskops aus. Es wird
also senkrecht zum Azimut der Sonne polarisiertes Lichtegsen. Der Polarisationsgrad
betragt aufgrund von Mehrfachstreuungen an Luftmolekiilur einige zehn Prozent.

Auswertung und Ergebnis

Die Polarimeterzahlraten wurden zunachst wieder auflieergrundzahlrate normiert. Dann
wurden die Zahlraten der einzelnen Kanale jeweils dugctiividiert (vgl. Gleichung $.3))
und mit diesen Daten Polarisationsgrad und —richtung beetcDer Azimut der Sonne zum
Zeitpunkt der Messung wurde mit der Astronomie—Softwareddn? ermittelt.

Folgende Tabelle zeigt das Ergebnis der Messung:

Azimut der Sonne (Az 252,7°
6= Az — 90° 162, 7°
gemessener Winkef 175,2° +£0,3°
Offset =0’ — 0 12,5°
Polarisationsgrad | 24, 2% 4 0,08%

Shttp://www.clearskyinstitute.com/xephem/
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Abbildung 7.4: Verlauf der Messung der Abenddammerung.i®@@ie Zahlrate der Hinter-
grundfaserFye, Fyge und Fisse sind die Polarimeterzahlraten.

Es missen also von jedem gemessenen Wihkel® subtrahiert werden, um den wahren
Polarisationswinkel am Himmel zu erhalten. Zum statistsc Fehler voro, 3° kommt ein
systematischer Fehler hinzu: Die Eichung wurde bei faderoIiMond durchgefiihrt. Der
Azimut des Mondes betrug zum Zeitpunkt der Messtfig)°, hatte also nicht80° Abstand
zur Sonne. (In diesem Fall hatte das Mondlicht den Pol@wisswinkel nicht verandert.)
Das Polarimeter kann nur so genau messen, wie es geeich¢ viRielUnsicherheit aller
Winkelmessungen betragt also einige Grad. Es ist daraathten, dass die Winkelkalibra-
tion in Zukunft bei Neumond durchgefuhrt wird.
Zur weiteren Datenanalyse wurde die Winkellage der Palsoien am Himmeldg;) um
den Offset korrigiert. Die neuen Werte lauten:
¢1 = —12,5° entsprichtl 67, 5°
¢o = T77,5° und
B3 = 122,5°,
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7.4 Ein polarisierter Standardstern

Das nun vollstandig geeichte Polarimeter wurde am padaten Standardstern BD +6406
aus dem Kalibrationskatalod lirnshek 199Dgetestet. Die Polarisationsdaten dieses Haupt-
reihensterns sind folgendermaf3en im Katalog verzeichnet:

BD +64°106
Polarisationsgrad p| 5,65%=+ 0,053%
Polarisationswinke# 96,8
GrofRenklasse 10,34 mag

Interstellare Polarisation

Das Licht dieses Sterns ist durch folgenden Effekt polnisiDas interstellare Medium
enthalt unter anderem Staubteilchen mit nicht kugelsytrieober Struktur. Der Wirkungs-
querschnitt fir ein streuendes Photon ist daher abharmyigder Polarisationsrichtung des
Photons. Durch das interstellare Magnetfeld werden dielfdchen gemeinsam entlang
der Magnetfeldlinien ausgerichtet. Photonen einer bestan Polarisationsrichtung werden
dadurch starker gestreut bzw. absorbiert, als andereoltnigiertes Sternenlicht erhalt auf
diese Weise, ahnlich wie bei einem Polaroidfilter, einetdeilarisation. Je nach Blickrich-
tung sind die interstellaren Staubverteilungen und dasnétigld verschieden. Eine weiter-
gehende Diskussion zur interstellaren Polarisation ured Wellenlangenabhangigkeit findet
sich in [Martin 1999. Dort sind auch weitere Daten zur Polarisation von BD *&56 zu fin-
den.

Ablauf der Messung

Insgesamt wurde BD +6406 zwei mal jeweils ca. eine Stunde lang beobachtet. Digtewe
Messung kommt zur Datenanalyse nicht in Frage, da ein teches Problem mit der Te-
leskopkuppel die Messung verfalschte. Wahrend der gdrdhden Messung war leichte
Cirrus—Bewdlkung vorhanden, was zur Folge hatte, dasgiirHihtergrundzahlrate verein-
zelte Ratenerhdhungen sichtbar sind, die durch an denévo#lektiertes Streulicht von der
ca.25 km entfernten Stadt Heraklion verursacht wurden.

Auswertung

Abbildung 7.5 zeigt die Seeing—\Verteilung wie sie augs—Aufnahmen der CCD—Kamera
von OPTIMA bestimmt wurde. Der Vergleich mit Abbildung4 zeigt, dass die Beobach-
tungsbedingungen zur Messzeit deutlich schlechter wateres am Skinakas—Observatori-
um moglich ist. In Abbildung?.6 ist oben der Verlauf des Seeiriggezeigt und unten die
dazu gehorigen (noch nicht hintergrundkorrigierten uinthtrkalibrierten) Zahlraten im Po-
larimeter und in der Hintergrundfaser.

Es ist deutlich eine Antikorrelation zwischen Seeing und éi@zelnen Polarimeterzahl-
raten zu sehen. Wird das Seeingscheibchen des Sterns,gioRedie Zahlrate im Polarime-
ter. Die Gesamtintensitat in dem gaul3formigen Intasitrofil des Sterns bleibt konstant, die

* Die 10s—Belichtungen wurden interpoliert.
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Abbildung 7.5: Die Seeing—Verteilung (FWHM) wahrend deed$dung des polarisierten
Standardsterns BD +6406.
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Abbildung 7.6: Messung des polarisierten Standardstebhs®1°106.0ben: Seeingverlauf
wahrend der Messungnten: Zahlraten der nicht hintergrundreduzierten und nichitiker-

ten Polarimeterfasertiy., Fooo und Fi350 sowie der Hintergrundfaser (BG). Zur besseren
Ubersicht istFy55. um 10000 counts/s nach unten versetzt.
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Halbwertsbreite des Profils wird jedoch groRer. Dadurdht gecht einerseits am Rand der
Polarimeterapertur, andererseits aber auch bei der Eihlkop in die Glasfasern verloren.
Aus der Abbildung ist ebenfalls ersichtlich, dass Kahgals. die starksten Schwankungen
aufweist. Dies kann durch eine nicht perfekte JustierursgFdeserpositionierers verursacht
werden, aber auch durch ungleichmafiige Beleuchtung dggdbeNollaston—Prismas. Letz-
tere Hypothese hatte Uberprift werden kdnnen, wenrGikesfaserFys. als Vergleich zur
Verfligung gestanden hatte.

Zunachst wurden anhand der Hintergrundzahlrate ideietife Abschnitte mit Wolken-
durchzug verworfen. Die Dunkelraten der Photonenzahierder extrapolierte Hintergrund
wurde subtrahiert (vgl. Datenauswertung des unpolarisiestandardsterns, Kapitél).

Ergebnis

Um Polarisationsgrad und —winkel aus diesen Daten zu bewmtim wurden Zeitinterval-
le mit "schlechterem” Seeing verworfen, und nur Daten miteea Seeingwert besser als
ein geeignet gewahlter Grenzwert betrachtet. Je nachz@&erhbleibt verschieden viel Be-
obachtungszeit im Datensatz erhalten. In Abbildangsind die verbleibenden Datensatze
im Q-U-Diagramm dargestellt. Die Achsen zeigen die StdRasameter Q bzw. U jeder
1 s—Messung, dividiert durch die jeweilige Intensitat. Jelessung wird also ein Vektor
(Q/I,U/I) zugeordnet. Die Lange dieses Vektors gibt den Polarissgi@dp an. Der Po-
larwinkel des Vektors, von der positiven Q—Achse entgegan dhrzeigersinn gemessen, ist
gleich dem doppelten Polarisationswinkel. Eingezeictsned jeweils der Katalogwert des
Standardsterns (Kreis) und der Schwerpunkt der Vertei(fnguz). Die Ergebnisse der ver-
schiedenen Cut-Bedingungen sind in Tabélaufgelistet. Der Katalogwert des Sterns ist
innerhalb von zwei Standardabweichungen konstistent emtgg&messenen Werten. Bei dau-
erhaft besserem Seeing ist eine deutlich geringere StgedenMesswerte zu erwarten. Aus
dieser Messung folgt, dass das Polarimeter auf kleine §eeitte angewiesen ist, um gute
Resultate zu erzielen.

\ Cut-Bedingung | n | P \ 0 |
keine (voller Datensatz) 2007 | 6,8%+ 1,9% | 65° 4 21°
Seeing< 2, 1” 466 | 5,7%4+ 2,6% | 73° £ 27°
Seeing< 2,0” 141 | 5,8% 4 2,9% | 82° + 24°
Seeing< 1,9” 16 | 8,1%+ 1,8% | 94° £ 14°

Tabelle 7.2: Ergebnisse der verschiedenen Cuts auf dem&zredes polarisierten Standard-
sterns BD +64106.n: Anzahl der nach dem Cut verbleibenden Datenpunkt®olarisati-
onsgradf: Polarisationswinkel.
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Abbildung 7.7: Q-U-Diagramme der Messung des polarisieBandardsterns: der volle
Datensatz und drei verschieden strenge Bedingungen aneg&sgSAngegeben ist jeweils
die Cut-Bedingung und die Anzahl der Datenpunkte. JedektPaiallt einel s—Messung
dar. Das Kreuz gibt jeweils den Schwerpunkt der Verteilumgder Kreis markiert die Kata-
logwerte des Sterns.

7.5 Messung des Crab—Pulsars

Abbildung 7.8 zeigt den Crab—Nebel und den zur gleichen Zeit entstand@nab—Pulsar
(PSR B0531+21). Dieses Obijekt eignet sich gut, um das nelagifeter an einer zeitlich
variablen Quelle zu testen. Seine mittlere Helligkeit imti€ghen betragtny = 16,5 mag.
Dies entspricht im OPTIMA—Photometer einer Zahlrate var8600 counts/s, die im Pola-
rimeter auf vier Kanale aufgeteilt wird.
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The Crab Nebula in Taurus (VLT KUEYEN + FORS2) JES+
0
ESO PR Photo 40f/99 ( 17 November 1999 ) @ European Southern Observatory +

Abbildung 7.8: Der Crab—Nebel: der Supernovaiberresraian chinesischen Astronomen

im Jahre 1054 beobachteten Supernova. Das blaue Lichtish8ytronstrahlung. Der Pfeil
markiert den Crab—PulsaE$O 1999
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Eine besondere Schwierigkeit bei der Messung des CratafBust der umgebende Ne-
bel. Das Licht der rotlich erscheinenden Filamente ehtstas Emissionslinien von Atomen
(hauptsachlich Wasserstoff und Helium), die durch ultieite Strahlung aus dem Zentral-
bereich des Nebels ionisiert werden. Dort emittiert der éldtauptsachlich Synchrotron-
strahlung, die im sichtbaren Bereich blau erscheint. D&isghlung wird von relativistischen
Elektronen im Magnetfeld verursacht (siehe Kap&edl) und ist stark polarisiert. Durch die
inhomogene Struktur des Crab—Nebels und seines Magresfistdie Polarisation der Strah-
lung raumlich stark variabel. Schon vor der EntdeckungCled—Pulsars wurde der Crab—
Nebel ausfuhrlich vermessewpltjer 1957. Im zentralen Bereich des Nebels treten Polari-
sationsgrade um 50%, bei variablem Polarisationswinkgl au

Ablauf der Messung

Um die Polarisationseigenschaften des Crab—Pulsars aitearhmuss der polarisierte Hin-
tergrund des Nebels subtrahiert werden. Da die direkte Whgsder Polarisation des Hinter-
grundes an der Stelle des Pulsars nicht moglich ist, milgsssungen der Pulsarumgebung
interpoliert werden. Mit dem bisherigen OPTIMA—Polarieist dies durch das hexagonale
Faserbiindel moglich. Mit dem neuen Polarimeter muss éegiBh moglichst nahe um den
Pulsar herum abgetastet werden. Diese Messung konnteméaler Kampagne im Novem-
ber 2005 aufgrund der schlechten Wetterbediungungen diglohgefihrt werden.
Der Crab—Pulsar wurde insgesamt dreimal beobachtet:

| Messung Nr| Beobachtungsstart [UTC] Dauer der Messung Monddistanz|

1 13.11.2005 00:41:56 120 min 72°
2 13.11.2005 20:12:25 254 min 60°
3 15.11.2005 21:38:24 27 min 32°

Messung Nr. 1 war aufgrund technischer Schwierigkeiteneiorr langen Datenerfas-
sungsliicke unterbrochen. Messung Nr. 3 musste aufgrutlizer Luftfeuchtigkeft abge-
brochen werden und ist deshalb und aufgrund der geringerdstanz nicht fur die Aus-
wertung geeignet.

Abbildung 7.9 zeigt den Verlauf der Messung Nr. 2. Es sind Ratenerhdhuagérund
von Wolken und eines Kondensstreifens zu sehen. Zur Ausngtherangezogen wurden
nur die mit einem Punkt markierten Datenerfassungs—Bio&er abnehmende Trend der
Zahlraten kommt dadurch zustande, dass die Hohe des Bletobgsobjektes wahrend der
Messung vors4° auf 76° tiber dem Horizont zunatfin

Auswertung

Um ein ausreichend hohes Signal/Rausch—Verhaltnis baitgleitig hoher Zeitauflosung zu
erhalten, missen die Ankunftszeiten der Photonen batrygient und die Pulsardaten gefaltet

5Da sich Feuchtigkeit an der Innenseite der Kuppel niedé&agen und von dort auf den Teleskopspiegel
tropfen kann, muss die Kuppel bei zu hoher Luftfeuchtiggeichlossen werden.
%Die Hintergrundrate durch Streulicht von der Stadt wurdgéuteh geringer.
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Abbildung 7.9: Verlauf der Messung des Crab—Pulsars. OleZ@hlrate der Hintergrund-
faser, unten die drei Zahlraten der Polarimeterkanats. i2it =~ 5600 s beginnende Peak
wurde durch den vorbeiziehenden Kondensstreifen einegz€ugs verursacht. Die anderen
Ratenerhthungen kamen durch zunehmende Bewolkunghdestie Punkte markieren zur
Datenanalyse herangezogene Intervalle. Deren Gesamtulstué&gt rund zwei Stunden.

werden (siehe Kapiteéd.2.3und3.2.4). Dies geschieht mit der OPTIMA Datenanalysesoftwa-
re (vgl. [Straubmeier 20qJ). Man erhalt so die Lichtkurven der drei Polarimeter&enpha-
senaufgelost Uber einen Umlauf des Pulsars. Als Aufipswirden 250 Phasenbins gewahlt,
d.h. ein Bin entspricht etwa3 ms/250 = 132 us.

Das empfangene Signal an der Stelle des Pulsars bestehemusidnal des Pulsars
selbst, der konstanten Emission des Crab—Nebels und demmélghintergrund. Alle drei
Komponenten sind polarisiert. Nach Abzug der Dunkelraterden mit Hilfe von Gleichung
(5.3) die Stokes—Parameter des beobachteten Lichtes in Algitgder Pulsarphase be-
rechnet. Der Himmelshintergrund wurde mit Hilfe der Mespwont = 0 s bist = 400 s
(siehe Abbildung7.9) subtrahiert. Der hohe Polarisationsgrad Y@ tergrund = 33% lasst
vermuten, dass die Hintergrundmessung ditieerlagerung von Himmelshintergrund und
Licht vom Rand des Nebels darstellt. Da die Polarisation Nielsels an der beobachteten
Stelle nicht genau bekannt ist, wirde die Subtraktion delsestimmten Hintergrundes die
Messung verfalschen. Deshalb wurde folgende Vorgehdsswer die Hintergrundkorrek-
tur gewahlt: Jede Addition oder Subtraktion von Strahjudig ihre Polarisation zeitlich
nicht andert, stellt eine Verschiebung der Pulsar-KumeQ—-U-Diagramm dar. Aufgrund
dessen konnten Daten einer friheren Mess@mith 1988 herangezogen werden, um die
Polarisationskurve an die richtige Stelle zu schieben. $dasrhaltene Q—U—Diagramm ist
in Abbildung 7.10 gezeigt. Die Stokes—Parameter sind (in Anlehnung&mith 1989) in
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Abbildung 7.10: Messungen des Crab—Pulshiske Spalte: Q—U-Diagramm, Verlauf von
I, p und @ von Smith et al. mith 1988. Zur bessererUbersichtlichkeit wurden Punkte
um das Dreieck herum unterdriiciRechte Spalte:Mit dem neuen OPTIMA—Polarimeter
gewonnene Daten. Der Nullpunkt der Pulsarphase ist UledRddioephemeride definiert.
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prozentualem Anteil von der Maximalintensitat des Haufges angegeben. Der Vektor im
Q-U-Diagramm rotiert entgegen dem Uhrzeigersinn mit depdtien Winkelgeschwindig-
keit des Polarisationsvektors.

Aus den hintergrundreduzierten Stokes—Parametern wiplasenaufgelost Polarisati-
onsgrad und —richtung bestimmt. Da die systematischencbesieiten der Hintergrund-
subtraktion und des Seeings groRer sind als statistisehéeff- wurde auf die Angabe von
Fehlerbalken verzichtet.

Ergebnis

Inklusive Kalibrationsmessungen wurden fir die Messumg Smith et al. §mith 1988 drei
Nachte im Dezember 1985 an5 m Isaac Newton Telescope auf La Palma verwendet. Die
Lichtsammelflache dieses Spiegels ist folglich etwa umFekgtior 3,7 groRer als dér 3 m
Spiegel des Skinakas—Teleskops. Allerdings verwendetgediPolarimeter Photomultiplier
als Detektoren. Die hdohere Quanteneffizienz der OPTIMAekteren gleicht den grofieren
Spiegel von Smith et al. etwas aus, so dass die statistiSebbler ungefahr in der glei-
chen GroRenordnung liegerDie Messung mit dem OPTIMA—Polarimeter ist allerdings mit
grolRen systematischen Fehlern behaftet. Die Haupturgdadie liegt in den Seeingbedin-
gungen, die vergleichbar waren mit der Messung des pa@eaesi Standardsterns (Abbil-
dung 7.5). Eine Starke Streuung der Datenpunkte ist deshalb sowoHD+U—-Diagramm
als auch im Verlauf vorp und @ zu sehef. Die Messung zeigt jedoch, dass das Prinzip
des OPTIMA—Polarimeters funktioniert und dass das Inseénimauch hohe Zeitauflosungen
abbilden kann. Mit einer grindlichen Hintergrundredoitibei gutem Seeing sind Daten
mit wesentlich geringeren systematischen Fehlern, ungebes Qualitat zu erwarten. Die
erreichbare Zeitauflosung und die entsprechende Messige# bei nichtperiodischen Ob-
jekten muss wahrend der geplanten OPTIMA—-Burst Kampagtestet werden. Die astro-
physikalische Interpretation der Lichtkurven wurde in Kelp3.2.2beschrieben.

"Der Artikel [Smith 1988 gibt keine Auskunft Giber die genaue Dauer der Messung.
8Die Parametef), U, p und 6 sind sensitiv auf kleinste Messfehler, da sie, im Gegermatintensitat, aus
Differenzen und Quotienten der einzelnen Polarimetealagébildet werden.
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Kapitel 8

Zusammenfassung und Ausblick

Im Folgenden werden die wesentlichen Punkte dieser Arbsdrmmengefasst. Anschliel3end
werden mogliche Weiterentwicklungen und Anwendungsgteliles neuen Polarimeters vor-
geschlagen.

Zusammenfassung

Im Rahmen dieser Diplomarbeit wurde ein hoch zeitaufloesrRblarimeter fur astronomi-
sche Messungen entwickelt.

Linear polarisiertes Licht wird durch die Parameter Inigd, Polarisationsgrag und
Polarisationswinkeb vollstandig beschrieben. Die von G. G. Stokes eingeéih$tokes-
schen Parameter I, Q, U und V sind im Gegensatz zu den intgtstandlichen Parametern
1, p und@ additiv und erleichtern somit die Auswertung polarimetnisr Messungen.

Der Polarisationszustand eines Lichtstrahls kann miteHitbn Polarisatoren gemessen
werden. Da dabei drei Parameter bestimmt werden sollethM@ssungen mit drei verschie-
denen Orientierungen eines Polarisators notig. Potarisiakonnen auf verschiedene Artrea-
lisiert werden: Beim Glasplattensatzpolarisator wirdenrttem Brewsterwinkel reflektiertes
Licht vollstandig polarisiert. Polaroidfolien bestehaums langgestreckten Molekllketten, auf
denen sich Elektronen frei bewegen kdnnen. Parallel zukdgten polarisiertes Licht wird
dadurch von den Elektronen absorbiert. In der moderneroAsinie kommen hauptsachlich
doppelbrechende Kristalle als Polarisatoren zum Eindatzch richtungsabhangige Bre-
chungsindizes spalten sie Licht in zwei senkrecht zueieah@0% polarisierte Komponenten
(ordentlicher und auRRerordentlicher Strahl) auf. Beimlg&bn—Prisma sind die beiden aus-
tretenden Strahlen symmetrisch zur Einfallsrichtung ardyget, was die Konstruktion von
optischen Instrumenten erleichtert.

Um bei astrophysikalischen Objekten polarisiertes Liadtmchten zu kbnnen, muss es
einen Mechanismus geben, der polarisiertes Licht erzaelagtabgestrahltes Licht polarisiert.
Wenn unterschiedliche Bereiche eine unterschiedlicharBakion aufweisen, muss zusatz-
lich eine Asymmetrie bestehen, damit sich die Polarisaticht Uber die Ausdehnung des

87
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Objektes wegmittelt. Der wichtigste Emissionsmechansmur Erzeugung von polarisier-
tem Licht bei Pulsaren und Gamma—Ray-Bursts ist die Syt@mstrahlung.

Pulsare sind Neutronensterne, die periodisch gepulstdl8irg abgeben und die Energie
fur ihre Emission aus ihrer Rotation schopfen. Die Pskionseigenschaften von Pulsaren
hangen stark von Geometrie und Lage des Emissionsgelaibtdss gibt mehrere Modelle,
die verschiedene Verlaufe von Polarisationsgrad undttny vorhersagen. Optische Pola-
risationslichtkurven sind mit ausreichender Statistiéhler nur beim Crab—Pulsar verflugbar.
Um die Modelle einschranken zu kdnnen, ist phasenaod¢eloptische Polarimetrie daher
an weiteren Pulsaren notig. Um ein ausreichendes Sigaadtth—\Verhaltnis zu erhalten, sind
einerseits groRe Teleskope notwendig, andererseitsemias Daten phasenkoharent aufad-
diert werden, um eine Uber viele Rotationsperioden desaPaigemittelte Lichtkurve zu er-
halten. Um verschiedene Messungen miteinander vergleizhé&odnnen, missen vorher die
Ankunftszeiten der Photonen ins Baryzentrum des Sonntamegdransformiert werden.

Gamma—Ray-Bursts sind kosmische Blitze von Gammastrghtlie zwischen unter ei-
ner Sekunde und mehreren hundert Sekunden dauern konreopulation der langen
Bursts wird durch das Kollapsar—Modell beschrieben. Dabbel angenommen, dass beim
Zusammenbruch eines Sterns am Ende seines Lebens ein zebwarch und gleichzeitig
zwei hochrelativistische Materieausflisse (Jets) emsteDafur spricht unter anderem, dass
Lichtkurven von GRB-Afterglows, die gut durch Potenzgesdieschrieben werden, einige
Zeit nach dem Burst eine sprunghafi@derung des zeitlichen Exponenten zeigen. Dieses
Phanomen kann durch die eng kollimierte Abstrahlungaetklierden, und wird als Jetbreak
bezeichnet. Unabhangig davon konnen auch die Polamisatigenschaften von Afterglow—
Lichtkurven Auskunft Uber die Abstrahlungsgeometrie eyetDa bisher nur wenige polari-
metrische Daten von GRB-Afterglows vorhanden sind, miigssitere Beobachtungen von
GRB-Afterglows moglichst kurz nach dem GRB durchgefiierden, um die unterschied-
lichen existierenden Modelle zu testen.

Das OPTIMA Photometer wurde im Rahmen einer DoktorarbeitMiRE in Garching
entwickelt. Das Instrument besitzt eine Zeitauflosung ¥aqs und kann an fast allen opti-
schen Teleskopen betrieben werden. Als Detektoren kommie@BTIMA einzelphotonen-
emfindliche Avalanche Photodioden zur Anwendung, derengbégmittels eines GPS—Emp-
fangers mit Zeitmarken versehen werden. Die Einkopplueg ldchtes in die Detektoren
erfolgt Uber Glasfasern, die in einen im Fokus des Teleskidpenden Keilspiegel eingepasst
sind.Uber diesen Spiegel wird die korrekte Positionierung desb@ehtungsobjektes auf die
Apertur der Glasfasern kontrolliert.

Im Jahr 2002 wurde fir OPTIMA ein Polarimeter auf der Basi®e rotierenden Pola-
roidfilters entwickelt. Diese Technik bietet den Vorteihss das gesamt Gesichtsfeld codiert
wird, somit auch die Glasfasern zur Hintergrundmessungs Rrleichtert die Subtraktion
des polarisierten Hintergrundes erheblich. Nachteilebidserigen Polarimeters sind jedoch,
dass es eine geringe Transmission aufweist, und die Maolldés Polaroidfilters nicht Uiber
das sichtbare Spektrum konstant ist. Des weiteren konriedieser Bauart nichtperiodische
Quellen nur gemessen werden, wenn deren Variabilitaskzda weit oberhalb der Umlauf-
periode des Filters von etwa3 s liegt.
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Das Projekt OPTIMA—Burst verfolgt das Ziel, GRB-Afterglewmoglichst friih nach der
Entdeckung eines GRB (durch Satellitenobservatorien) enbéachten. Fur diese nichtpe-
riodischen Objekte wurde ein Polarimeter auf der Basisseleppel-Wollaston—Prismas
entwickelt. Mit der Messung von vier Ausgangsintensitaténnen die drei linearen Stokes—
Parameter I, Q und U gleichzeitig gemessen werden. DiesslMgsdst Uberbestimmt, daher
erfolgt die Datenanalyse mit einer Maximum-—Likelihood-thtele.

Im Labor wurden mit Hilfe einer Messung die besten Kombmatin aus Glasfasern und
Photonendetektoren zur Maximierung der Transmissioneteim vier Polarimeterkanalen
ausgewahlt und die Einkopplung der vier AusgangsstratitEEnDoppel-Wollaston—Prismas
in die Glasfasern getestet. Mit Hilfe eines rotierendenaRuidifilters wurden die Durch-
lassrichtungen der vier Doppel-Wollaston—Polarisatareerpriift. Das Ergebnis dieses Ex-
periments war jedoch durch nicht homogene Rotation desrfilterfalscht. Bei Polarisati-
onsmessungen im Labor konnten die Polarisationswinkeseireststrahls gut reproduziert
werden.

Im November 2005 kam das neu entwickelte Instrument am Rapezum Einsatz. Mit
Hilfe eines unpolarisierten Standardsterns wurden daieekftlizienzen der vier Polarime-
terkanale geeicht. Der Winkelnullpunkt des Polarimetars Himmel konnte mit Hilfe ei-
ner Messung der polarisierten Abenddammerung kalibwerden. Die Testmessung eines
polarisierten Standardsterns war aufgrund der schledhMi@erungsverhaltnisse mit grof3en
systematischen Fehlern behaftet. Im Rahmen der Unsidtemth@nnte der Katalogwert von
Polarisationsgrad und —richtung dieses Sterns reprodueéeden. Die Zeitauflosung des In-
strumentes wurde anhand des Crab—Pulsars getestet. Aesdh Miessung war mit grof3en
Unsicherheiten behaftet, da keine Messung des polarnsktitgergrundes von Nachthimmel
und Crab—Nebel zur Verfugung stand. Trotzdem konnte nifeHilherer Hintergrundmes-
sungen der Verlauf der Polarisationslichtkurven des (ralsars rekonstruiert werden.

Ausblick

Als eine der ersten Messungen bei der geplanten OPTIMAtBlasipagne muss die Ge-
samttransmission des Polarimeters mit der Effizienz deadmalen Bindels verglichen
werden. Ergibt sich dabei eine geringe Effizienz des Poktens, so ist es je nach Helligkeit
eines GRB-Afterglow eventuell notwendig, nach einigert Zeif Polarimetrie zu verzich-
ten und mit dem Biindel weiterzumessen, um noch Informatidiber die Lichtkurve des
schwacher werdenden Afterglow zu erhalten.

Folgende Kalibrationsmessungen sind fur eine korrektieezaiswertung essenziell:

e Die Eichung des Winkelnullpunktes des Polarimeters satiteglichst bei Neumond
durchgefuhrt werden, um nur die Strahlung der Sonne zueness

e Die Polarisatortransmissionep (Kapitel 7.2) mussen mit verschiedenen Eichsternen
mehrmals Uberpriuft werden, um Erfahrungen zu sammelm kamstant sich die Ein-
kopplung in die Glasfasern verhalt.
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e Um eine korrekte Hintergrundsubtraktion zu gewahrleisteuss vor und nach je-
der Messung der Himmelshintergrund gemessen werden. B&lessung des Crab—
Pulsars ist auch die Messung des Nebels in der Umgebung tesrdassenziell um
die Polarisation des Nebels an der Stelle des Pulsars atigngn zu kdnnen.

Um einen ausreichenden Datensatz zu erhalten, sollteKalilerationsmessungen moglichst
oft und mit verschiedenen Quellen durchgefuhrt werden.

Bei der Beobachtungskampagne im November 2005 hat siclighedass die Messge-
nauigkeit des neuen Polarimeters empfindlich vom Seeingradiy ist. Eine Ursache dafir
ist, dass die Positionen der Glasfasern nicht unabharmgigimander und damit nicht perfekt
justierbar sind. Die Einkoppeleigenschaften der Fasdipogermechanik missen im Praxis-
betrieb wahrend der geplanten Kampagne im Sommer 20086tgetecrden. Erweist sich die
Positioniermethode auch bei guten Seeingbedingungenrealideln, so sollte Gber die Ent-
wicklung einer Einzelfaserpositionierung nachgedachteme (siehe Kaptieb.3.3.

Die Messung der relativen Orientierungen der Doppel-\V8tla—Polarisatoren war mit
systematischen Unsicherheiten behaftet. Die Winkelstglldes rotierenden Polaroidfilters
wurde zwischen zwei Impulsen des Hallsensors linear iotienp. Diese Messung sollte mit
einer zeitunabhangigen Winkelmessmethode wiederhaltdeve Dabei konnte ein Polari-
sator (idealerweise mit hoher Polarisationseffizienz, eiB Glan—Thompson—Prisma) mit
Hilfe eines Schrittmotors is°—Schritten vor dem Polarimeter rotiert werden (siehe z.B.
[Hines 2000). Bei dieser Messung konnen gleichzeitig die Herstelgaben Uber das Lo-
schungsvermogen des Doppel-Wollaston—Prismas iifevperden.

In der Zentraloptik des Polarimeters wurde Platz fur eifié—Platte ausgespart. Fur die
Zukunft ist die Entwicklung einer Mechanik geplant, die & pernsteuerung erlaubt, die
A/4—Platte in den Strahlengang zu bewegen. Damit wird optianeh zirkulare Polarisation
messbar. Beobachtungsobjekte fir zirkulare Polarimairid z.B. Kataklysmische Variable
[Rodrigues 200p Dabei kann Uiber die Polarisationseigenschaften autdiemetrie des Ma-
gnetfeldes in dem Doppelsternsystem geschlossen werden.
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