Messungen mit einem Radioteleskop
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1 Ziele des Projektpraktikums

Das Projektpraktikum soll einen Einblick in die wissenschaftlichen und technischen Me-
thoden der (Radio)Astronomie geben und Erfahrungen in der Durchfiihrung radioastrono-
mischer Messungen vermitteln.

Zunichst werden die Koordinatensysteme der Astronomie erlautert (Kap. 2). Die verfiig-
bare Radioantenne ist auf die 21-cm Linie des neutralen Wasserstoffs optimiert. Die Ent-
stehung dieser Linie und die wichtige Rolle fiir die Astronomie werden im Kapitel 3 erklart.
Kapitel 4 geht auf die technischen Besonderheiten der Radioastronomie ein, insbesondere
auf die Beugungseffekte und die Signalverarbeitung.

Die Durchfithrung der Messungen und die zu beobachteten Quellen werden jeweils mit
dem Betreuer abgesprochen.

2 Sphéirische Astronomie

2.1 Koordinatensysteme

In diesem Kapitel geht es primédr um die Beschreibung der Richtung, aus der das Licht
eines Sternes kommt, wihrend dessen Entfernung zunéchst noch gleichgiiltig ist. Daher
denken wir uns die Sterne einfach auf eine sehr grofie Einheitskugel projiziert und be-
schreiben ihre Positionen an dieser , Himmelskugel“ durch zwei Winkelkoordinaten eines
sphérischen Koordinatensystems. Entsprechend den unterschiedlichen Bediirfnissen defi-
niert man verschiedene Systeme nach folgendem Prinzip: Man wihlt eine Grundebene, die
die Himmelskugel in einem GroBkreis, dem Grundkreis, schneidet. Auf diesem wird von
einem willkiirlich festgelegten Nullpunkt aus die eine Koordinate gemessen. Alle senkrecht
auf dem Grundkreis stehenden Grofikreise schneiden sich in den Polen des Systems. Auf
demjenigen dieser Groflkreise durch die Pole, der durch den betrachteten Stern geht, wird
die zweite Koordinate gemessen, und zwar als Winkelabstand entweder vom Grundkreis
oder vom Pol. Das Verfahren entspricht also einfach der Festlegung von geographischer
Lange und Breite auf der Erdoberfliche. Gewisse Komplikationen treten in der Astrono-
mie auf, weil Grundkreise und Nullpunkte im Anschluss an irdische Bezugsgrofien definiert
werden, die Erde aber komplizierte Bewegungen relativ zu den Fixsternen ausfiihrt und
sich damit die Koordinaten eines Sternes als Funktion der Zeit d&ndern.

2.1.1 Das Horizontsystem

Grundkreis in diesem System ist der Horizont des Beobachtungsortes, der Schnitt der Hori-
zontalebene mit der Himmelskugel. In der klassischen Astronomie wird dessen Siidpunk als
Nullpunkt gewahlt. In der Geodésie wird statt des Siidpunktes der Nordpunkt genommen,
und diesem Verfahren haben sich aus technischen Griinden auch die Radioastronomen an-
geschlossen. Der durch Siidpunkt und Pole des Systems (Zenit, Nadir) gehende Grofkreis
heiit Meridian des Beobachtungsortes.



Die eine Koordinate bezeichnet man als Azimut A, gemessen auf dem Horizont vom
Stidpunkt iiber W, N, 0. Die andere Koordinate ist die Hdohe h iiber dem Horizont, oder
wahlweise die Zenitdistanz z, wobei z = 90° — h (s. Abb. 1).

Die Koordinaten im Horizont-System beschreiben also anschaulich und unmittelbar
die Richtung, in der man ein Gestirn vom betreffenden Beobachtungsort aus findet. Ein
positiver Wert von h bedeutet dabei, dass der Stern iiber dem Horizont steht. Letztlich ge-
hen alle Koordinatenbestimmungen auf Messungen in diesem System zuriick. Der Nachteil
fiir astronomische Zwecke liegt darin, dass in ihm die Koordinaten eines Sternes sowohl
vom Beobachtungsort als auch von der Beobachtungszeit abhédngen. Ein anderer Ort ergibt
némlich eine andere Horizontalebene, und die jeweilige 6rtliche Horizontalebene bewegt sich
fortlaufend mit der Erdrotation mit, verschiebt sich also laufend gegeniiber den Sternen.

2.1.2 Aquatorialsysteme

Diese Nachteile des Horizontsystems werden nacheinander fiir beide Koordinaten in den
Aquatorialsystemen beseitigt, deren Grundebene die Aquatorebene der Erde ist. Grund-
kreis dieser Systeme ist der Schnitt der Aquatorebene mit der Himmelskugel, der Him-
melsiquator kurz Aquator genannt. Durch die zugehdrigen Pole, ndmlich den Nordpol
und den Siidpol des Himmels, geht die Verldngerung der Erdachse. Um diese auf der
Aquatorebene senkrecht stehende Achse rotiert die Erde, und als Folge bewegen sich die
Sterne scheinbar téglich einmal auf Parallelkreisen, also mit konstantem Winkelabstand
zum Aquator. Dieser Winkelabstand, die Deklination ¢, stellt die eine Koordinate dar. Sie
wird lings eines GroSkreises, der durch Stern und Himmelspol geht, vom Aquator aus
gezahlt und zwar positiv in Richtung auf den Nordpol des Himmels.

N
HOF[ZOnt W A
Nadir
Abbildung  2: Koordinaten in  den
Abbildung 1: Koordinaten im Horizontsystem: Aquatorsystemen: Deklination 6§, Stun-
Hohe h, Zenitdistanz z, Azimut A,; die Him- denwinkel ¢, Rektazension «. Y ist der
melsrichtungen Norden N, westen W und Friihlingspunkt, 6 die Sternzeit, OK und UK
Stiden S sind auf dem Horizont eingezeichnet. bezeichnen obere bzw. untere Kulmination.



Zur Festlegung der zweiten Koordinate gibt es zwei Moglichkeiten:

1. Das feste Aquatorsystem wird so genannt, weil sein Nullpunkt relativ zum Beob-
achtungsort fest ist. In ihm wird als Nullpunkt der Schnittpunkt des Meridians mit
dem Himmelsiquator gewéhlt. Von hier aus, und zwar in Richtung W, N, 0, wird als
zweite Koordinate der Stundenwinkel t gemessen (s. Abb. 2). Dieser Stundenwinkel
eines Sternes ist offenbar zeitlich variabel, und er hangt iiber den Meridian vom Ort
des Beobachters ab. Pro Tag beschreibt er einen vollen Umlauf. Entsprechend z#hlt
man {ibrigens den Stundenwinkel nicht in Grad, sondern im Zeitmaf (h, m, s). Es
entspricht dabei

240 =360° ; 1h=15° ; 1m=15 ; 15=15"

Ein Stern mit dem Stundenwinkel ¢ = 0" ist also genau im Siiden und damit im
Meridian. Auf seiner tiglichen Umlaufbahn befindet er sich in seinem hochsten Punkt
relativ zum Horizont. Diese Stellung heifit obere Kulmination und entspricht dem
Punkt OK in Abb. 2. Ein Stern mit ¢ = 12" ist genau im Norden, in seinem tiefsten
Punkt relativ zum Horizont. Dieser Punkt UK in Abb. ?? wird untere Kulmination
genannt. Die Koordinaten 6 und ¢ geben also an, wo man einen Stern zu einem
gegebenen Zeitpunkt relativ zum Aquator und zum Meridian des Beobachtungsortes
finden kann. Diese zeitliche und 6rtliche Abhéngigkeit macht den Stundenwinkel zum
Katalogisieren der Sterne ebenso unbrauchbar wie vorher das Azimut.

2. Das bewegliche Aquatorsystem nimmt daher als Nullpunkt auf dem Himmelséquator
einen ausgezeichneten Punkt, der mit der téglichen Bewegung der Sterne mitlduft.
Die von hier aus gemessene Koordinate eines Sternes dndert sich nicht mehr wiahrend
der taglichen Rotation oder mit dem Beobachtungsort. Die an einem bestimmten Ort
und zu einem bestimmten Zeitpunkt gemessenen Winkelabstdnde werden sozusagen
am rotierenden Himmel eingefroren.

Dieser ausgezeichnete Punkt wurde im Anschluss an die scheinbare jahrliche Bewe-
gung der Sonne definiert, die dabei zweimal im Jahr den Himmelsédquator {iberschreitet
(s. Abb. 3). Der Punkt, wo sie den Aquator von S nach N im Friihjahr iiberschreitet
wird Friihlingspunkt oder Widderpunkt (Zeichen: T) genannt.

Von diesem Friihlingspunkt aus wird die zweite Koordinate dieses Systems, die Rek-
taszension « gezéhlt und zwar entgegengesetzt zur téglichen Bewegung, also auch
entgegengesetzt zum Stundenwinkel ¢. Die Koordinate a wird wie der Stundenwinkel
in h, m, s gemessen. Zusammen mit der Deklination ¢ ist o in Sternkatalogen zur
Beschreibung eines Sternortes angegeben.

Die Beziehung zwischen ¢ und « ist sehr einfach (s. Abb. 2); offenbar unterscheiden
sich beide aufler in der Zahlrichtung nur durch den jeweiligen, als Sternzeit © (in h,
m, s) bezeichneten Stundenwinkel des Friihlingspunktes d.h.

t=0 — .



Abbildung 4: Bezeichnungen in einem allg.
sphérischen Dreieck, gebildet aus Ausschnit-

Abbildung 3_:_ Jéhrliche Bahn (E) der Sonne ten dreier Groffkreise um den Kugelmittelpukt
relativ zum Aquator (A). 7.

Auf allen Sternwarten gibt es Sternzeituhren, die die Sternzeit © anzeigen, womit
die momentane Lage des Friihlingspunktes relativ zum ortlichen Meridian gegeben
ist. Aus Katalogen entnimmt man « fiir einen zu beobachtenden Stern und errechnet
damit sofort den Stundenwinkel, unter dem der Stern zu diesem Zeitpunkt zu finden
ist.

2.1.3 Das Ekliptikalsystem

Dieses System ist besonders geeignet zur Beschreibung von Bewegungen im Planetensy-
stem. Grundkreis ist die Fkliptik, d.h. die scheinbare jahrliche Bahn der Sonne am Himmel.
Sie ist der Schnitt der Bahnebene der Erde, der sog. Ekliptikebene, mit der Himmelskugel.
Nullpunkt ist auch hier der Friihlingspunkt Y. Von ihm aus langs der Ekliptik wird die ek-
liptikale Linge X\ als eine Koordinate, auf Groikreise senkrecht zur Ekliptik die ekliptikale
Breite 3 als zweite Koordinate gezéhlt.

Die Ekliptikebene ist gegen die Aquatorebene um den Winkel

e =23.5%

die sogenannte Schiefe der Ekliptik, geneigt. Dies entspricht der Neigung 90° —e der Erdach-
se gegen die Erdbahnebene.

2.1.4 Das Galaktische System

Dieses System ist zur Beschreibung von Positionen relativ zur Milchstrafie (Galaxis) ein-
gefiihrt worden. Grundkreis ist der galaktische Aquator, d.h. der Schnitt der Milchstraflene-
bene mit der Himmelskugel; er wird anschaulich durch das leuchtende Band der Milchstrafle



System Grundkreis Nullpunkt Koordinaten
gegeben durch

Horizont Horizont Meridian Azimut A

Hohe h
Aquatorial ~ Aquator Meridian Stundenwinkel ¢
fest Deklination 6
Aquatorial  Aquator Frithlingspunkt = Rektazension «
beweglich Deklination §
Ekliptikal  Ekliptik Frithlingspunkt  eklipt. Lange A

eklipt. Breite 3

Galaktisch ~ galakt. Aquator Richtung zum galakt. Lange [
galakt. Zentrum galakt. Breite b

Tabelle 1: Zusammenstellung verschiedener Koordinatensysteme.

am Himmel markiert. Der Nullpunkt darauf wird durch die Richtung von uns zum Zentrum
des Milchstraflensystems festgelegt. Es liegt im Sternbild Sagittarius.

Liéngs des galaktischen Aquators zdhlt man die galaktische Linge | und auf Grofkrei-
sen senkrecht dazu die galaktische Breite b als die beiden galaktischen Koordinaten. Der
Nordpol dieses Systems wurde im beweglichen Aquatorsystem (bezogen auf den Beginn
des Jahres 1950) auf ,glatte” Werte festgelegt zu:

Pol(b = +90°) : o = 12"49™, § = +27°24’.
Dadurch ergibt sich als Nullpunkt der galaktischen Lénge
1 =0°0=0°:a=17"42"26.603°, § = —28°55'0.45".

Aus der sphérischen Trigonometrie (Dreiecke auf Kugeloberflichen) ergeben sich einfa-
che Umrechnungsformeln von Koordinaten des einen Systems in Koordinaten eines ande-
ren, wenn die relativen Lagen von Grundkreisen und Nullpunkten bekannt sind.

Insbesondere benoétigt man dabei die bekannten Sinus- und Kosinussétze eines allge-
meinen sphérischen Dreiecks. Hierbei ist zu beachten, dass die Seitenlédngen iiblicherweise
ausgedriickt werden durch die entsprechenden Winkel, unter denen man sie vom Mittel-
punkt der Einheitskugel aus sieht. Mit den Bezeichnungen der Abb. 4 lauten diese Sétze:

sing-siny = sinc-sino
cosa = cosc-cosb+sinc-sind- cosa
cosa = —cosvy-cosf3+sinvy-sinf-cosa

3 Die 21 cm Linie des neutralen Wasserstoffs

Im folgenden soll das interstellare Gas betrachtet werden, das weit héufiger als der Staub
ist. Das Massenverhéltnis Mg.s : Msiaun liegt bei rund 100 : 1. Wie in der gesamten kos-
mischen Héaufigkeitsverteilung der Elemente ist auch hier der Wasserstoff das bei weitem



haufigste Element mit etwa 70 % der Masse bzw. 90 % der Teilchen. Wenn er mindestens
teilweise ionisiert ist (H II), macht sich das Gas durch sein Fluoreszenz- und Rekombina-
tionsleuchten bemerkbar.

Die viel grofleren Teile des interstellaren Gases dagegen, in denen der Wasserstoff neu-
tral ist (H I), waren fiither nur sehr diirftig der Beobachtung zugénglich. Man bemerkte
sie nur durch gewisse Absorptionslinien in den Spektren dahinter liegender heisser Sterne,
deren eigene Spektren nur wenige Absorptionslinien aufweisen. Nun ist aber dort, wo der
Wasserstoff neutral ist, die Temperatur sehr niedrig, namlich etwa 100 K. Dabei ist nach
der Boltzmann-Formel der Anregungsgrad so gering, dass sich praktisch alle H-Atome im
Grundzustand befinden; und diese absorbieren nur die Linien der Lyman-Serie mit Wel-
lenléingen A < 122 nm, also im fernen, von der Erde aus unzuginglichen Ultraviolett.
Lediglich einige sehr viel seltenere Elemente, wie Na und Ca, liefern messbare interstella-
re Absorptionslinien im leicht zugénglichen optischen Spektralbereich. Der Hauptteil des
interstellaren Gases, ndmlich der neutrale Wasserstoff, kann erst seit dem Jahre 1951 be-
obachtet werden, als eine von van de Hulst 1944 vorhergesagte Spektrallinie bei A = 21 cm
entdeckt wurde.

Da die 21-cm-Linie den iiberwiegenden Teil der interstellaren Materie der direkten Be-
obachtung erschlief$t, sollen ihre physikalischen Grundlagen etwas eingehender besprochen
werden. Beim neutralen Wasserstoffatom im Grundzustand haben die Spins von Elektron
und Proton zwei Einstellmoglichkeiten relativ zueinander (s. Abb. 6). Stehen beide Spins
parallel, so bezeichnet man den Gesamtspin des Atoms mit F' = 1, stehen sie antiparallel,
so ist F' = 0. Der Zustand F' = 1 hat dabei eine um AE = 6 - 107% eV héhere Energie als
F = 0. Diese Aufspaltung des Grundzustandes entspricht iibrigens der Hyperfeinstruktur

der Lyman-Linien.
T 1 (F=1)
p e

bt o
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Abbildung 5: Die beiden Einstellungsmoglichkeiten der durch die Pfeile symbolisierten Spins von Proton
(p) und Elektron (e) im Wasserstoffatom.

Beim Ubergang von F = 1 nach F = 0 ergibt sich Strahlung der Frequenz AE/h =
v = 1420.4058 MHz, entsprechend einer Wellenldnge von A\ = ¢/v = 21.1061 cm. Der
Ubergang ist allerdings kein normaler ,erlaubter Ubergang. Der angeregte Zustand F =
1 ist ndmlich ein sogenanntes metastabiles Niveau, d.h. es ist ohne Stofleinwirkung sehr
langlebig. Der Ubergang zu F' = 0 unter Strahlungsabgabe ist ,verboten“, genauer gesagt
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sehr unwahrscheinlich: Die Ubergangswahrscheinlichkeit A ist etwa um einen Faktor 10°
gegeniiber normalen erlaubten Uberginge unterdriickt, welche im optischen Bereich typisch
A = 108 s7! haben. Ferner ist A proportional zu v?, d.h. fiir die 21-cm-Strahlung noch
einmal um einen Faktor 107'7 kleiner als fiir optische. Der genaue Wert betrigt A =
2.85-1071° s71. Dem entspricht die sehr grofie Lebensdauer des angeregten Zustandes von

Tp—1 = 1/A =3.5-10" s 2 107 Jahre.

Unter Laborverhéltnissen, wo wegen der hohen Dichten jedes Atom in der Zeit 7p—;
sehr viele Stofe erleidet, wird der Zustand F' = 1 allein durch Stof}iibergéinge entvélkert,
bei denen die Anregungsenergie AE dem Stofpartner als kinetische Energie iibertragen
wird; Strahlungsiibergéinge kommen daher im Labor praktisch nicht vor. Im interstellaren
Gas dagegen sind die Zeiten zwischen Stéfen sehr groff und die angeregten Atome haben
Zeit, ihre Anregungsenergie in Form von Strahlung abzugeben.

Die 21-cm-Linie wird wesentlich nur durch den Doppler-Effekt verbreitert; Stofverbrei-
terung ist demgegeniiber wegen der kleinen Dichten vernachléssigbar, ebenso die natiirliche
Linienbreite Av, = A/27w. Die typische Doppler-Breite der Linie durch die thermische Be-
wegung der strahlenden Atome mit v ~ 1 km/s ist:

Av=v-L~6-10° Ha. (1)
C

Hinzu kommt aber noch eine betrédchtliche Doppler-Verbreiterung durch die unter-
schiedlichen Geschwindigkeiten, die die vielen verschiedenen in einer Sichtlinie liegenden
Wolken haben.

Aufgrund dieser Verbreiterungen wird trotz der vielen absorptionsfahigen Wasserstoft-
atome léngs der Sichtlinie die optische Tiefe ¢ = 1 in der Milchstrafie im allgemeinen
nicht erreicht. Die optische Tiefe ist ¢ = ny - o - Al, wobei ny die - hier als konstant
angenommene - Zahl der Wasserstoffatome pro Volumeneinheit, und ¢ = 10~*® cm? pro
Atom der Absorptionsquerschnitt fiir die 21-cm-Strahlung und Al die Weglange léings der
Sichtlinie sind. Weil nig ~ 1 Atom pro cm?® betrigt, wire ohne die Verbreiterung bereits
auf einer Strecke von weniger als 1 kpc der Wert ¢ = 1 erreicht, d.h. das Gas fiir diese
Strahlung ,,undurchsichtig.

3.1 Beobachtungsergebnisse

Die Messungen der 21-cm-Linie erschlielen uns viele physikalische Verhéltnisse des inter-
stellaren Gases. Man kann aus der Starke, dem genauen Profil und der Frequenzverschie-
bung der Linie im Prinzip Aussagen iiber die Radialgeschwindigkeit der emittierenden
Wolke, ihre Temperatur und ihre mittlere Dichte machen.

Die rein thermische Doppler-Verbreiterung der 21-cm-Linie erzeugt eine gauflkurven-
formige Linienform wie in Abb. 77 skizziert. Die Differenz zwischen beobachtbarer Mit-
tenfrequenz vp,eop und der Ruhe- oder Laborfrequenz vy der 21-cm-Linie wird als Radial-
geschwindigkeit v der die Linie emittierenden Wolke relativ zu uns gedeutet. Nach

Av  1yy—v v,

14 14 C
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mit A = ¢/v ist v = ¢(Vg — Vbeob ) /Vbeob- Die Genauigkeit reicht bis zu 0.1 km/s; typische Ra-
dialgeschwindigkeiten fiir solche neutralen Wasserstoffwolken liegen zwischen —100 km/s
und +100 km/s. Fiir einige Wolken hat man auch groflere Betrdge der Radialgeschwin-
digkeit beobachtet. Die Zuordnung dieser schnellen Wolken zum Milchstraflensystem ist
derzeit noch unklar.

Imax

Imax/2

Abbildung 6: Gaulkurvenférmiges Linienprofil, das gegen die laborfrequenz vy verschoben ist. Als charak-
teristische Messgrofle fiir die Linienbreite ist hier die so genannte Halbwertsbreite genommen.

V/MHz

1421.2 %210 14208 14206 14204 14202,
5120 ~80 ~40 0 40 <80
Vrad/km s

Abbildung 7: Skizze eines typischen Emissionsprofils bei 21 cm Wellenldnge des neutralen Wasserstoffs. Es
dominieren 4 Hauptkomponenten, (E1-E4). Bei E; sind drei Absorptionskomponenten (A1-Ajs) iiberlagert.
Die Intensitétseinheiten sind willkiirlich. Beobachtet wird die Intensitéit primér als Funktion der Frequenz
v; die Umrechnung der Frequenzverschiebung in Radialgeschwindigkeit v,..q (untere Abszisse) beinhaltet
auch eine Korrektur fiir die momentane Erd- und Sonnenbewegung.

Nun besteht das Linienprofil der aus einer bestimmten Richtung kommenden Strahlung
im allgemeinen nicht aus nur einer einzigen, einfachen Komponente. Es iiberlagern sich im
Gegenteil fast tiberall, wie in Abb. 7 skizziert, mehrere Komponenten mit Halbwertsbreiten,
die zwischen 5 kHz und 50 kHz liegen. Dies bedeutet, dass fast iiberall mehrere diskrete
Wolken mit unterschiedlichen Geschwindigkeiten in der Sichtlinie hintereinander liegen.
Die in der MilchstraBlenebene beobachteten komplizierten Radialgeschwindigkeitsstruktu-
ren konnen aber erst gedeutet werden, wenn man die Rotation unseres Milchstraffensystems
mit in die Betrachtung einbezieht.



Aus der beobachteten Halbwertsbreite Av einer 21-cm-Linie aufgrund der rein thermi-
schen Linienverbreiterung lasst sich die kinetische Temperatur Ti;, der Wolke ermitteln.
Entsprechend GI. 1 wird dabei die Halbwertsbreite in die thermische Geschwindigkeit v und
diese iiber die Beziehung m - v?/2 = (3/2)k - Ti4, in kinetische Temperatur umgerechnet.
Fiir Wasserstoff ergibt sich hiernach zahlenméaflig

Tin = (v/1 km/s)? - 40 K.

Typische Werte fiir die kinetische Temperatur der neutralen Wasserstoffwolken erge-
ben sich so zu ungefihr 100 K, es werden aber auch Werte zwischen 1000 K und 5000
K gefunden. In Féllen, wo neutrale Wasserstoffwolken mit grofien optischen Tiefen vor
starken Radioquellen liegen, kann man in deren Spektren die 21-cm-Linie in Absorption
beobachten (s. Abb. 7). Dabei lassen sich besonders gut einzelne Wolkenkomplexe getrennt
fiir sich untersuchen. Aus beobachtungstechnischen Griinden werden vorwiegend Absorpti-
onslinien mit sehr geringen Halbwertsbreiten gefunden. So hat man die Existenz neutraler
Wasserstoffwolken mit kinetischen Temperaturen zwischen 10 K und 20 K festgestellt.

Das stark verdiinnte interstellare Gas ist sicher nicht im thermischen Gleichgewicht, so
dass seine thermisch-energetischen Eigenschaften nicht durch einen einzigen Temperatur-
wert beschrieben werden konnen. Von der die atomaren Geschwindigkeiten beschreibenden
Tiin muss man eine Anregungstemperatur 7g, unterscheiden, die hier - in die Boltzmann-
Formel

Ns _ 9 o~ Xs/KT

No 9o
eingesetzt - die Verteilung der H-Atome auf die beiden Spin-Zustinde des Grundniveaus
beschreibt und daher auch Spintemperatur genannt wird. Die Ableitung von Tg, ist sehr
schwierig. In einigen Féllen hat sich Tg, = Tii, = 100 K ergeben.

Ein typisches 21-cm-Emissionsprofil ist in Abb. 7 dargestellt. Offenbar iiberlagern sich
viele Komponenten - also die Strahlungen verschiedener Wolken -, deren Trennung vonein-
ander nicht immer ganz einfach ist. Aus der beobachteten Maximalintensitéit einer Kom-
ponente ldsst sich unter gewissen Voraussetzungen auf die Dichte schliefen. Solange die
optische Tiefe einer Wolke sehr viel kleiner als eins ist, erreicht den Beobachter praktisch
jedes innerhalb der Wolke in Richtung auf uns emittierte Photon. In solchen Féllen ist
die beobachtete Intensitiat direkt proportional zur Anzahl aller vorhandenen Atome in ei-
ner Sadule vom Kinheitsquerschnitt ldngs der Sichtlinie. Typische beobachtete Werte fiir
diese Sdulendichte liegen zwischen 10*® und 10?2 Atomen pro cm?. Wenn man dann noch
zusatzliche Annahmen iiber die Lange der Sichtlinie durch die Wolken macht, kann man die
Dichte n (Atome pro Volumeneinheit) erhalten. Dabei ergeben sich mittlere Werte um ein
Atom pro cm?. Fiir hohere Siaulendichten gilt die Annahme geringer optischer Tiefe nicht
mehr. Bei hohen optischen Tiefen, wo es zu wiederholten Absorptions- und Reemissions-
Prozessen in der Wolke kommt, héingt die resultierende Ausstrahlung der Wolke nicht mehr
von der Dichte, sondern nur noch von der Anregungstemperatur ab.
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4 Radioteleskope

Die schwachen Radiofrequenzsignale aus dem Weltraum werden zunéchst von der Antenne,
die eine moglichst groBe effektive Flache und gute Richtwirkung (Winkelauflésung) haben
soll, aufgefangen und dem Empfianger oder Radiometer zur Verstarkung und Gleichrichtung
im Detektor zugefiihrt, so dass schliellich ihre Intensitét z.B. von einem Registriergerét
aufgezeichnet oder digital fiir die Datenverarbeitung in einem Computer erfasst werden
kann. Die vom Radiometer aufgenommene Strahlung kann weiterhin in einem Spektrometer
mit moglichst hoher Frequenzauflésung spektral oder in einem Polarimeter nach ihrem
Polarisationszustand analysiert werden.

Die vielseitigste Radioantenne mit guter Richtwirkung iiber einen weiten Wellenléngen-
bereich ist der Parabolspiegel, der - fiir nicht zu kleine Wellenléingen - aus reflektierendem
Blech oder Drahtnetz (Maschenweite < A/10) besteht. Die Genauigkeit der Reflektorfliche
bestimmt die kleinste noch beobachtbare Wellenléinge. Die Strahlung wird im Brennpunkt
von einer Speiseantenne (einem Horn oder - fiir A 2 20 cm - einem abgeschirmten Di-
pol) aufgenommen und als Leitungswelle auf den Empfingereingang gegeben. Analog den
optischen Teleskopen kann das Signal im Primérfokus oder iiber einen weiteren Reflek-
tor in einem Sekundérfokus z.B. Cassegrain-Fokus, der Speiseantenne zugefiihrt werden.
Letztere Anordnung bietet die Moglichkeit, hinter dem Primérspiegel mehrere verschiedene
Empfanger nebeneinander unterzubringen.

4.1 Auflésungsvermogen

Auch im Radiobereich gilt
A
=122 — 2
@ D (2)

fiir einen Spiegel vom Durchmesser D, solange A < D ist. Meist wird in der Radioastrono-
mie die Keulenbreite als der Winkel zwischen den Punkten der Hauptkeule angegeben, an
denen die Energieempfindlichkeit vom Maximum auf die Hilfte abgesunken ist (HPBW:
halfpower beam width). Die Keulenbreite

v =1.03- Do (3)
(im Bogenmaf) unterscheidet sich von Gl. 2 nur geringfiigig im Zahlenfaktor. Aufgrund der
Richtcharakteristik des Empfangerhorns ist der effektive Durchmesser des Hauptspiegels
Deg < D. Wir kénnen das Auflésungsvermogen statt durch den Winkel ¢ ebensogut auch
durch den Raumwinkel Q4 o< ¢? der Antennenkeule charakterisieren. Da weiterhin die
(effektive) Antennenfliche bzw. Apertur Aoz oc D?%; ist, besteht die - wie man zeigen kann
- allgemein giiltige Beziehung

Ae - Qa4 = N2 (4)
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4.2 Strahlungsleistung

Wir erinnern zunéchst daran, dass die charakteristische Strahlungsgrofe fiir eine Flédchenquelle,
die Intensitdat oder Flachenhelligkeit

dE = 1,(¥, ) dv cos ¥ dA dS) dt (5)

ist (wobei d$2 = sin Jddy = —d(cos ¥)dp und dA cos ¥ der Querschnitt des Strahlungsbiindels
ist). Fiir eine nicht aufgeloste Punktquelle hingegen ist die Flussdichte f,, = I,dS) gegeben
durch: B

fo=1,dQ.
Hier ist Qg = 7R?/r? < Q4 der Raumwinkel, unter dem eine Quelle @ mit dem Radius

R in der Entfernung r erscheint, und I, die iiber die Quelle gemittelte Intensitit. Im
Radiobereich kann weiterhin die Kirchhoff-Planck-Funktion

2hv3 1
02 ehe/RAT _ 1

hinreichend genau durch das Rayleigh-Jeans-Gesetz

hv KT  2kT
k—T<<1. B,(T) = 2 = 2 (6)

beschrieben werden.

Zur Darstellung von Flachenquellen gebraucht man in der Radioastronomie haufig auch
die Helligkeitstemperatur T (brightness temperature). Man fragt dabei, welche Tempera-
tur Ty ein schwarzer Strahler haben miifite, um bei der Frequenz v nach GIl. 6 gerade die

Intensitéat I, auszusenden:
21/2]{7TB 2]{ZTB
I, = 2 e ZW.
IL[Wm™?Hz ‘st~ = 3.08 - 10~ %*(v[MHz))*T[K].

Die Helligkeitstemperatur ist der Spezialfall der Strahlungstemperatur fiir den Rayleigh-
Jeans-Bereich. Letztere wird iiber die exakte Planckfunktion definiert.

Auch die Strahlungsflussdichte einer Punktquelle wird oft durch eine Temperatur ausge-
driickt, die Antennentemperatur T, welche allerdings ausser von der Quelle auch noch von
den Eigenschaften der Antenne abhéngt (s.u.). Die in der Radioastronomie gebréuchliche
Einheit fiir den (,,monochromatischen®) Fluss F,, ist

1 Jansky(Jy) = 1072 Wm™2 Hz ™ !;

dessen héufig verwendete Bezeichnung S,,, gebrauchen wir hier jedoch nicht, um eine Ver-
wechslung mit der Quellfunktion (77 notig??)zu vermeiden.

Beobachten wir nun eine Quelle mit der Intensitétsverteilung I, (¢, ¢), so empfangt nach
GI. 5 eine ebene Fliche A bei der Frequenz v im Frequenzband Av eine Strahlungsleistung

v+Av

wW,=A / 7{],,(19, @) cos v dQ dv.

v
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Wir nehmen im folgenden eine scharfe Richtcharakteristik €, der Antenne (cos? = 1)
sowie ein hinreichend schmales Frequenzband an und fassen die Intensitéit, die wir jetzt
vereinfacht durch I bezeichnen, als Mittelwert {iber {24 und Av auf. Dann ist die von der
Antenne aufgenommene Radioleistung

Wy = %Aeﬂ‘ IQp Av.

Der in der Radioastronomie iibliche Faktor 1/2 - in Verbindung mit der Definition von
Qa und der effektiven Antennenfliche A.g - berticksichtigt, dass ein Dipol von natiirlicher,
unpolarisierter Strahlung nur eine Polarisationsrichtung aufnimmt. Definieren wir jetzt
analog zur Rauschleistung kT Av eines Widerstands der Temperatur 7" nach H. Nyquist
Wr = kT Av die Antennentemperatur T durch

WA == ]{JTAAI/, (7)

so konnen wir die Strahlungsleistung auch durch
1
]{?TA == §Aeff ] QA

beschreiben. Driicken wir jetzt I nach Gl. 6 durch die Strahlungstemperatur aus, so gilt
fiir eine Fliachenquelle unter Verwendung von GI. 4

AerQ
Ta==5 Ts="Ts.

Hingegen finden wir fiir eine Punktquelle der Ausdehnung Q2q < 24 mit der Flussdichte
f = IQq eine gegeniiber der Strahlungstemperatur verringerte Antennentemperatur

Qq

Th = —1Tg.
A=, B
Die Beziehung zwischen Fluss und Antennentemperatur ist
2kT
f=="
eff

4.3 Radiospiegel

Im c¢m- und unteren dm-Wellenbereich stehen seit dem Bau des 76 m-Teleskops in Jodrell
Bank bei Manchester in den 1950er Jahren mehrere groflie Radiospiegel mit Durchmessern
oberhalb 60 m zur Verfiigung. Mit dem z.Zt. grofiten voll schwenkbaren Radioteleskop,
dem azimutal montierten 100 m-Parabolspiegel des Bonner Max-Planck-Instituts fiir Ra-
dioastronomie in Effelsberg in der Eifel (Fertigstellung 1972) kann im Wellenldngenbereich
von etwa 70 cm bis 3.5 mm (0.4 bis 86 GHz) beobachtet werden.

Bei dem feststehenden sphérischen 305 m-Spiegel in einem Talkessel in Arecibo auf
Puerto Rico ist eine effektive Richtungsdnderung in begrenztem Umfang durch Verédndern
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der Phasen der einfallenden Wellen durch Schwenken der Speiseantenne moglich. Die Be-
obachtungméglichkeiten dieses 1963 in Betrieb genommenen Teleskops wurden 1997 durch
moderne Zusatzinstrumente wesentlich verbessert.

Das Auflosungsvermogen selbst dieser grofiten Radiospiegel ist klein im Vergleich zu
dem von Galileis ersten Fernrohr! Nach Gl. 3 betréigt es bei einem 100 m-Teleskop fiir
A = 50 cm nur rund 18’. So ist verstidndlich, dass die Radioastronomen vor allem fiir die
Meterwellen schon frith Instrumente nach dem Prinzip des Interferometers entwickelten,
um eine bessere Winkelauflésung zu erreichen.

4.4 Empfinger fiir den Radiofrequenzbereich

Wir konnen uns hier nicht mit Verstarkertechnik befassen, doch seien wenigstens einige
Prinzipien und die wichtigsten Verstédrkertypen erwahnt.

4.4.1 Rauschleistung

Die meist schwache inkohérente Radiostrahlung (,Rauschen“) aus dem Weltraum muss im
Empfinger oder Radiometer nachgewiesen und gemessen werden gegeniiber dem Eigenrau-
schen der Antenne und der Empfangerteile sowie - bei kleinen Wellenldngen (A < 1 cm) -
gegeniiber der Strahlung der Erdatmosphére. In dem Empfanger wird meistens infolge der
thermischen Bewegung der Elektronen in jedem (Ohmschen) Widerstand der Temperatur
T nach H. Nyquist (1928) in einem Frequenzband Av eine Rauschleistung

Wr = kTAv (8)

erzeugt, wobei k = 1.38-107% J K=! die Boltzmannkonstante ist. Hinzu treten das ,,Schrot-
“ und das ,,Halbleiterrauschen“ in einigen Bauteilen wie Transistoren, Dioden usw. Das
Eigenrauschen des Empfiangers Wg(> Wg) kann analog zu Gl. 8 auch durch eine effektive
Empfangerrauschtemperatur Ty ausgedriickt werden,

WE = k‘TEAl/,

wobei Tg hoher als die physikalische Temperatur T ist. Der wesentliche Beitrag zu Wg
bzw. Tk stammt aus der ersten Verstérkerstufe und den vor ihr liegenden Teilen, so dass
hier besonders rauscharme Verstérker eingesetzt werden. Da der thermische Rauschanteil
proportional zu T ist, kann Wx und damit Wy héufig durch Kiihlung erheblich verringert
werden.

Die gesamte Rauschleistung W des Empfangssystems setzt sich aus dem Antennenrau-
schen W, und dem Empfingerrauschen Wg zusammen

W =Wy+Wg = /{J(TA + TE)AV,

wobei Wa = kT wieder durch die Antennentemperatur Tx (Gl. 7) ausgedriickt werden
kann. Im Idealfall enthélt W, nur die Rauschleistung des beobachteten kosmischen Ob-
jekts. In der Praxis umfasst W neben dem Eigenrauschen der Antenne noch - fiir A < 1 cm

14



- die Strahlung der Atmosphére und evtl. des Erdbodens und - fiir A 2 30 cm - den Beitrag
der Himmelshintergrundstrahlung aus unserer Milchstrale (nichtthermische Synchrotron-
strahlung).

4.4.2 Grenzempfindlichkeit

Die kleinste, gegeniiber einer gesamten Rauschleistung W noch nachweisbare Strahlungs-
leistung AW ist bei Messung in einem Frequenzband Av bei einer Integrationszeit 7 durch

w
V1AV

gegeben, da hierbei die Zahl der unabhéingigen Meflwerte N = 7Av betridgt und nach den
Gesetzen fiir statistische Schwankungen die relative Genauigkeit AW/W = 1/v/N ist.
Fiir den Nachweis der schwachen kosmischen Signale kommt es also einmal auf hohe
Konstanz des Empféngers (der Verstiarkung) iiber die Integrationszeit 7 an. Dann muss
Wg moglichst niedrig gehalten werden, da alle Beitrdge zu W stochastischen Charakter
haben und im Prinzip nicht voneinander zu trennen sind. Die Bandbreite ist durch die
Problemstellung (Messung im Kontinuum oder in einer Linie) weitgehend festgelegt.

AW =

4.4.3 Verstarker

Schwankungen in der Verstarkung koénnen nach R.H. Dicke (1946) grofitenteils eliminiert
werden, indem in einem Dicke- oder Modulations-Empfanger der Empfiangereingang ab-
wechselnd an die Antenne und an einen Widerstand fester Temperatur geschaltet wird
und anschliefend das Differenzsignal verarbeitet wird. Ersetzt man den Widerstand durch
eine zweite Antenne, die auf ein benachbartes Himmelsfeld gerichtet ist, so kann man
nach diesem Prinzip mit dem Doppelstrahlverfahren (beam switching) durch Differenzbil-
dung zwischen beiden Antennensignalen auch den Beitrag des Himmelshintergrundes und
der atmosphérischen Strahlung weitgehend ausschalten. Eine andere Moglichkeit, die Hin-
tergrundstrahlung zu eliminieren, besteht darin, entweder den Primérspiegel abwechselnd
auf die Quelle und ein benachbartes Feld mit einer niedrigeren , Wackelfrequenz“ zu rich-
ten und im Empfénger wiederum nur das Differenz-Signal auszuwerten (On-Off-Verfahren)
oder den Sekundérspiegel gegeniiber der optischen Teleskopachse hin und her zu schwenken
(Wobbling).

Nach einer ersten Verstérkerstufe wird das hochfrequente Radiosignal in der Regel in
einem Superheterodyn- oder Uberlagerungsempfinger durch einen Mischer mittels einer
festen, von einem stabilen Oszillator erzeugten Frequenz in eine (niedrigere) Zwischenfre-
quenz umgewandelt und dann weiter verarbeitet. Bei den dm- und m-Wellen (A 2 30 cm
bzw. v < 1 GHz) iiberwiegt die nichtthermische Rauschstrahlung des Hintergrunds aus
unserer Galaxis, deren Strahlungstemperatur mit wachsendem A von einigen 10 K bis weit
iiber 1000 K steigt, alle iibrige Rauschbeitrége, so dass hier keine besonders rauschar-
men Verstéirker erforderlich sind. Verwendet werden die konventionellen Verstirker aus
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der Rundfunktechnik, z.B. Siliziumtransistoren und neuerdings (ungekiihlte) Feldeffekt-
Transistoren (Tg ~ 300 K).

Im cm-Wellenbereich (1 bis 30 cm bzw. 30 bis 1 GHz) ist der Himmelshintergrund
»kalt“ (Strahlungstemperaturen etwa 3 bis 10 K; Mikrowellen-Hintergrundstrahlung), so
dass es sich auszahlt, rauscharme Vorverstéarker einzusetzen. Mit auf etwa 15 K gekiihlte
HEMT-Verstarker (High Electron Mobility Transistor) erzielt man Rauschtemperaturen
Tk von einigen 10 K.

Zum mm-Bereich hin steigt die Eigenstrahlung der Erdatmosphére rasch an, so dass
Systemtemperaturen bis zu 300 K erreicht werden. Bei den ldngeren mm-Wellen ver-
wendet man SIS-Verstirker (Supraleiter-Isolator-Supraleiter). Unterhalb von A ~ 3 mm
(v > 100 GHz) gibt es derzeit keine einsetzbaren rauscharmen Verstdrker. Hier wird das
Signal ohne Vorverstirkung direkt in einem Mischer auf eine Zwischenfrequenz im Be-
reich um 1 GHz heruntertransformiert und kann dann z.B. konventionell verstirkt werden.
Mit extrem gekiihlten (7" < 4 K) Josephson-Mischern und SIS-Mischern erreicht man bei
100 GHz Ty ~ 100 K.

Die sich derzeit rasch entwickelnde Empfiangertechnik fiir die beobachtungsméfig schwie-
rigen Submillimeter-Wellenléngen (v 2 700 GHz) verwendet im Heterodynempfénger ,, quasi-
optische“ Elemente, welche auf einer ,, Kreuzung“ zwischen der Hohlleitertechnik des Mi-
krowellenbereichs und den Verfahren der geometrischen Optik des infraroten und optischen
Bereichs beruhen.

4.4.4 Spektrometer

Um radiofrequente Spektrallinien wie die 21 cm-Linie des neutralen Wasserstoffs oder
die Vielfalt der Molekiillinien im c¢m- und mm-Bereich zu untersuchen, wird das vom
Empfinger aufgenommene breitbandige Signal in einem Spektrometer nach Frequenzen
zerlegt und der Intensitdtsverlauf gemessen. Beim Filterspektrometer teilt man das ur-
spriingliche Frequenzband - u.U. nach Umwandlung in einen anderen Frequenzbereich nach
dem Heterodynprinzip - durch eine groie Zahl (einige hundert) enger Bandpassfilter mit
festen Mittenfrequenzen auf. Die Signale in den einzelnen Spektrometerkanélen werden an-
schlieBend parallel weiterverarbeitet. Bei dem akusto-optischen Spektrometer werden die
elektromagnetischen Wellen mit Hilfe des piezoelektrischen Effekts zunéchst in Ultraschall-
wellen umgewandelt. Diese erzeugen in einem (durchsichtigen) Kristall Schwingungen, d.h.
Schwankungen der Dichte bzw. des Brechungsindex, und somit ein ,, Beugungsgitter®, das
dann mit einem monochromatischen Laser durchstrahlt wird. Die spektrale Energievertei-
lung des Radiosignals wird hierdurch schliefSlich in ein optisches Beugungsbild verwandelt,
dessen Intensitéatsverteilung z.B. mit einem CCD ausgemessen werden kann.
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