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Kapitel 1Einleitung
Extrasolare Planeten sind s
hon seit Mitte des 18. Jahrhunderts Thema der wissens
haft-li
hen Fors
hung. Astronomen haben allgemein vermutet, dass unser Sonnensystem ni
hteinzigartig ist und Exoplaneten existieren könnten (zum Beispiel Kant 1755, AllgemeineNaturges
hi
hte und Theorie des Himmels).Die Hauptmotivation liegt in der Su
he na
h anderen Zivilisationen und der Frage, ob derMens
h das einzigste vernunftbegabte Wesen im Universum ist.Ein erster groÿer Meilenstein in der Entde
kung extrasolarer Planeten war das Jahr 1992,als Wolsz
zan and Frail (1992) die erste Detektion eines Exoplaneten um den Pulsar PSR1257+12 bekanntgaben.Im Oktober 1995 verö�entli
hten Mayor and Queloz (1995) die erste Detektion eines Exo-planetenkandidaten um einen gewöhnli
hen Hauptreihenstern (51 Pegasi).Diese Entde
kung leitete eine neue Ära in der Su
he na
h Exoplaneten ein. Der te
hni-s
he Forts
hritt, insbesondere bei ho
hau�ösender Spektroskopie, ma
hte die Entde
kungvieler Planetenkandidaten mögli
h.Die Su
he na
h Exoplaneten wurde in den letzten zehn Jahren zu einem Hauptfors
hungs-gebiet der Astronomie. Aufgrund der Ho�nung eine zweite Erde zu �nden, wird dieserFors
hungszweig au
h für die nä
hsten Jahrzehnte ni
ht an Attraktivität verlieren.Na
h modernen S
hätzungen haben mindestens 10% der sonnenähnli
hen Sterne Plane-ten, wobei die tatsä
hli
he Zahl no
h viel höher liegen könnte.Da Planeten im Allgemeinen nur das Li
ht ihrer Zentralsterne re�ektieren und ihre Ober-�ä
hen sehr viel kleiner als die Sternober�ä
hen sind, haben sie im Optis
hen wenigerals ein millionstel der Helligkeit ihres Sterns. Darum ist eine direkte Detektion nur unterbestimmten Bedingungen mögli
h.Aufgrund der Kontraktion sind einige 106 Jahre (Megajahre...Ma) junge substellare Ob-jekte heller als einige 109 Jahre (Gigajahre...Ga) alte. Deshalb sind junge, nahe Sternegeeignete Beoba
htungsobjekte für die direkte Abbildung substellarer Begleiter.Die Masse eines Begleiterkandidaten kann mit der beoba
hteten Helligkeit, dem Alter undder Entfernung zur Erde mit Hilfe von theoretis
hen Modellen abges
hätzt werden.Ein Beispiel für eine erfolgrei
he direkte Detektion eines Begleiterkandidaten ist das vonNeuhäuser et al. (2005) entde
kte Objekt GQ Lupi b. Der Mutterstern GQ Lupi A ist ein1



2 KAPITEL 1. EINLEITUNG
≤ 2Ma junger klassis
her T-Tauri-Stern in der 140± 50 p
1 entfernten Lupus Sternent-stehungsregion. Der Begleiterkandidat mit ≈ 20 Mjup (= 20 · 2 · 1027 kg) ist etwa 114AE2von seinem Stern entfernt.Der limitierende Faktor dieser Detektionsmethode ist, dass abhängig von der Sternhellig-keit, nur Begleiter weit auÿen gefunden werden können. Neuhäuser et al. (2008) habenanhand der tiefsten Aufnahme von GQ Lupi bestimmt, dass mit den heutigen te
hnis
henMögli
hkeiten bei 102 Minuten Beli
htungszeit in diesem System ein hypothetis
her Be-gleiter mit ∼ 6 Magnituden Helligkeitsunters
hied und denselben Eigens
haften wie GQLupi b bei mindestens 18AE Abstand zum Stern gefunden werden könnte.Infolge der Probleme beim direkten Abbilden von substellaren Objekten werden vers
hie-dene indirekte Methoden angewendet. Zu diesen Methoden zählen zum Beispiel Bestim-mung von Zeitvariationen, Radialges
hwindigkeitsuntersu
hungen, astrometris
he Mes-sungen, der Gravitationslinsene�ekt, Beoba
htung von Staubs
heiben und die Transitme-thode.Die von Wolsz
zan and Frail (1992) angewandte Methode zum indirekten Na
hweis vonPlanetenkandidaten basiert auf der genauen Messung der Ankunftszeit von regelmäÿigwiederkehrenden Signalen wie zum Beispiel bei Pulsaren, die während ihrer RotationRadiowellen emittieren, bei sehr regelmäÿigen Pulsationsveränderli
hen oder au
h die Be-de
kung in Doppelsternsystemen. Wei
ht der beoba
htete Zeitpunkte eines sol
hen Ereig-nisses von dem vorher bere
hneten ab, spri
ht man von Zeitvariationen. Diese lassen aufeinen Planeten im System s
hlieÿen, wel
her aufgrund von gravitativen We
hselwirkungdas Eintre�en des Signals periodis
h bes
hleunigt und verzögert.Die Radialges
hwindigkeits- oder Doppler-Methode ist mit über 200 gefundenen Planeten-kandidaten (zum Beispiel 51 Peg b, Mayor and Queloz 1995) die erfolgrei
hste. Kreist einPlanet um einen Stern, bewegen si
h beide Objekte um ihren gemeinsamen S
hwerpunkt.Der Stern bewegt si
h dabei periodis
h auf die Erde zu bzw. von ihr weg. Diese Bewegungkann anhand des Doppler-E�ekts in den Spektrallinien identi�ziert werden. In den letztenJahren wurde die Au�ösung moderner Spektrographen so weit verbessert, dass es mögli
hist, terrestris
he Planeten (wenige Erdmassen) auf sternnahen Orbits (< 0,1AE), wie zumBeispiel Gl 581
 mit & 5M⊕ (= 5·6·1024 kg) und Gl 581d mit & 8M⊕ (Udry et al. 2007),zu detektieren.Die astrometris
he Methode basiert ebenfalls auf der Bewegung von Stern und Planet umden gemeinsamen S
hwerpunkt. Dabei wird sehr genau die absolute Position des Sterns zuvers
hiedenen Zeiten gemessen. Anhand der Periodizität dieser Bewegung projiziert in derHimmelsebene, lassen si
h die Parameter des Planeten bestimmen (Gatewood et al. 1980).Mit dem Gravitationslinsene�ekt, dessen physikalis
he Bes
hreibung auf Albert Einsteinsallgemeiner Relativitätstheorie beruht, können Planeten bis zu einigen Erdmassen detek-tiert werden. Da Masse den Raum krümmt, wird das Li
ht eines Hintergrundobjektesaufgrund der Gravitation eines im Vordergrund stehenden Sterns abgelenkt. Der Vorder-grundstern wirkt somit als li
htbündelnde Linse. Zieht ein zu uns näher liegender Stern11 p
=3,086·10

16m21AE (Astronomis
he Einheit) ist die Distanz Sonne-Erde. 1AE= 149, 6 · 10
6 km



3infolge der galaktis
hen Rotationsbewegung vor einem Hintergrundstern vorüber, lässtsi
h ein Helligkeitsanstieg messen.Besitzt das Linsenobjekt einen Begleiter, kann ein intensitätss
hwä
heres Nebenmaximumregistriert werden (Gould and Loeb 1992). Theoretis
he Modellierungen des Helligkeits-verlaufs lassen na
hträgli
h auf die Massen der als Linse wirkenden Objekte s
hlieÿen.Eine weitere indirekte Methode ist die Beoba
htung zirkumstellarer Staubs
heiben. Staubexistiert um viele Sterne. Er kann aufgrund des Infrarotexzess in der spektralen Ener-gieverteilung identi�ziert werden. Ho
hau�ösende Kartierungen der Staubemission (zumBeispiel ε Eridani, Greaves et al. 1998) zeigen innere Lü
ken, die von Planeten verursa
htsein könnten. Infolge der gravitativen We
hselwirkung des Planeten mit diesen Staubs
hei-ben entstehen Ringstrukturen oder eine klumpige Struktur (siehe Krivov et al. 2007).Freistetter et al. (2007) haben für β Pi
toris den Ein�uss von mehreren Planeten auf dieS
heibe bere
hnet und konnten so einige beoba
htete Merkmale erklären.In den letzten sieben Jahren hat si
h eine weitere indirekte Detektionsmethode für Exo-planeten bewährt - die Transitmethode. Diese ma
ht es nun im Zusammenhang mit derRadialges
hwindigkeitsmethode mögli
h, die Masse des Begleitobjekts zu bestimmen, so-dass damit zwis
hen Planet und Braunem Zwerg unters
hieden werden kann.S
hon na
h der Entde
kung des Planetenkandidaten um 51 Peg wurde damit begonnen,fotometris
h na
h Planeten zu su
hen. Die Bes
hreibung dieser Methode ist in Kapitel 3zu �nden.Der erste Erfolg der Transitmethode war die Na
hbeoba
htung des mit Radialges
hwin-digkeitsuntersu
hungen gefundenen Planetenkandidaten HD 209458b (Charbonneau et al.2000), der nun wirkli
h als Planet bestätigt werden konnte.Seitdem wurden mit über 20 erdgebundenen und einigen Weltraummissionen mehr als 30Planeten mit der Transitmethode entde
kt und bestätigt.Da das Transitereignis ein periodis
h wiederkehrendes Phänomen ist, wird seit kurzemversu
ht, anhand von Transitzeitvariationen zusätzli
he Planeten in den untersu
htenSystemen zu �nden.Dur
h die fotometris
he Untersu
hung mehrerer tausend Sterne in den Groÿfeldern beiTransitsu
hprogrammen werden auÿerdem sehr viele veränderli
he Sterne, insbesonderekurzperiodis
he Bede
kungsveränderli
he, entde
kt.In dieser Arbeit wird die Transitmethode angewandt, um s
hon bekannte Transits inder Beoba
htungsstation Groÿs
hwabhausen na
hzubeoba
hten. Ziel ist es, die fotometri-s
he Genauigkeit der gegenwärtig vorhandenen Kamera IMG 1024S zu testen.Besonderen Wert wurde auf die genaue Bestimmung der Transitzeitpunkte gelegt, umpräzise Transitzeitvariationen zu identi�zieren.Auÿerdem wird die Vorgehensweise bei der Charakterisierung mögli
her veränderli
herSterne im Feld bes
hrieben.Diese Arbeit dient der Entwi
klung eines Transitsu
hprogramms des Astrophysikalis
henInstituts Jena.
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Kapitel 2Beoba
htungsstationGroÿs
hwabhausenJena liegt im mittleren Saaletal. Dur
h diese Kessellage ist es immer 1 - 2 ◦C wärmer als inden höher gelegenen Umland Jenas. Auÿerdem bestehen die Kernberge, die Jena umgebengröÿtenteils aus Kalkstein, einem typis
hen Wärmespei
her. Gerade im Winterhalbjahrkommt es wegen der Tallage Jenas oft zur Nebelbildung.Deshalb gab es s
hon lange die Forderung na
h einer Beoba
htungsmögli
hkeit auÿer-halb des Saaletals. S
hon 1897 äuÿerte der damalige Institutsdirektor Otto Knopf diesenWuns
h, der aber erst etwa 60 Jahre später realisiert werden konnte.1950 wurde von Hermann Lambre
ht ein Projekt für den �Ausbau des Jenaer Observato-riums� (S
hieli
ke 2008) eingerei
ht, in dem er einen Auftrag für den Bau eines Teleskopsgab, wel
hes in einer Auÿenstation der Universitätssternwarte aufgestellt werden sollte.Am 1.8.1961 fand in einem Waldstü
k in der Nähe von Groÿs
hwabhausen die Grund-steinlegung für die Beoba
htungsstation statt (Pfau 1984). Groÿs
hwabhausen liegt etwa10 km westli
h von Jena auf einer Ho
h�ä
he, 370m über Normalnull.Das Sternwartengebäude (Abb. 2.1), wel
hes kreisförmig um einen vollkommen vom Ge-

Abbildung 2.1: Die Auÿenansi
ht der Beoba
htungsstation Groÿs
hwabhausenbäude getrennten Instrumentenpfeiler aufgebaut ist, wurde von dem Jenaer Ar
hitektenHans S
hlag entworfen. Heute steht es unter Denkmals
hutz.Ende 1962 konnte mit den ersten Testmessungen begonnen werden. Die ersten astrono-mis
hen Beoba
htungen wurden am 28.2.1963 dur
hgeführt.Ab 1996 wurde die Beoba
htungsstation au
h genutzt, um eine thermis
he Infrarotka-5



6 KAPITEL 2. BEOBACHTUNGSSTATION GROßSCHWABHAUSENmera für die Europäis
he Südsternwarte der ESO in Chile zu entwi
keln. Na
h demtragis
hen Unfalltod des Verantwortli
hen Hans-Georg Reimann wurde die Sternwartejahrelang ni
ht genutzt. Die ausführli
he Bes
hreibung der Ges
hi
hte der Astronomie inJena ist zu �nden in S
hieli
ke (2008).2004 wurden neue Motoren für die Bewegung des Teleskops installiert, für die allerdingserst einmal die Software entwi
kelt werden musste.Im Herbst 2006 wurde der regelmäÿige Beoba
htungsbetrieb wieder aufgenommen. Inder momentanen Testphase dient die Beoba
htungsstation vor allem Diplomanden fürdie Dur
hführung wissens
haftli
her Beoba
htungen während der Bearbeitungszeit derDiplomarbeit.2.1 InstrumenteIn der Beoba
htungsstation Groÿs
hwabhausen stehen drei Teleskope zu Verfügung. DasHauptrohr ist ein Kombinationsinstrument auf einer Gabelmontierung und ist als S
hmidt-Kamera oder Quasi-Cassegrain Teleskop (Nasmyth-System) einsetzbar. Es wurde in den50er Jahren als eins von vier fast identis
hen Teleskopen von Carl Zeiss Jena angefertigt.Der Dur
hmesser des Hauptspiegels misst 1m, wovon im Nasmyth Modus eine freie Ö�-nung von 90 
m genutzt werden kann. Die Brennweite beträgt dabei 13,5m. Beim Einsatzdes Teleskops als S
hmidt-Kamera wird die volle Ö�nung dur
h eine Korrektionsplatteauf 60 
m begrenzt. Die Brennweite beträgt dann no
h 1,8m.Als Leitrohr ist ein 20 
m Refraktor mit einer Brennweite von 3m montiert. Früher wurdedieser zur Kontrolle der Fernrohrposition bei S
hmidt-Aufnahmen verwendet.Das dritte Teleskop ist ein Cassegrain-System mit einem 25,4 
m groÿen Hauptspiegel.Das als Groÿsu
her verwendete Teleskop hat eine Brennweite von 2,25m, was einem Ö�-nungsverhältnis von f/D=9 entspri
ht.Mit einer Masse der bewegli
hen Teile von 6,4 t besitzt das Teleskop trotzdem eine hoheGenauigkeit. Sterne können auf weniger als 1� genau eingestellt werden.Na
h der Wiederinbetriebnahme der Beoba
htungsstation wird im Moment, au
h mangelseines modernen Detektors für das 90 
m-Teleskop, auss
hlieÿli
h der Groÿsu
her mit eineroptis
hen CCD-Kamera für die allnä
htli
hen Beoba
htungen genutzt.2.2 Charakterisierung des DetektorsUm die erhaltenen Beoba
htungsdaten ri
htig zu analysieren und zu interpretieren, ist essehr wi
htig, die Eigens
haften und Charakterisierungsmerkmale des verwendeten Detek-tors genau zu kennen.In der Beoba
htungsstation Groÿs
hwabhausen wird einen optis
he CCD-Kamera verwen-det. Deshalb wird in diesem Kapitel auf Aufbau und Wirkungsweise, die vers
hiedenenTypen und die Charakteristiken von CCDs eingegangen. Ans
hlieÿend wird anhand die-ser Einführung die in Groÿs
hwabhausen verwendete CCD-Kamera mit Hilfe der dortdur
hgeführten Messungen 
harakterisiert.2.2.1 Aufbau und Wirkungsweise von CCDsDer heutzutage am meisten verwendete Detektor in der Astronomie ist das Charge-
oupledDevi
e, kurz CCD, was soviel bedeutet wie �ladungsgekoppeltes Bauteil�.



2.2. CHARAKTERISIERUNG DES DETEKTORS 7Eigentli
h 1970 als elektronis
hes Analogon zum Magnetblasenspei
her1 entwi
kelt, be-merkte man s
hnell, dass dieses Bauteil li
htemp�ndli
h ist und ein zur eingestrahltenLi
htmenge proportionales Signal ausgibt. Das erste astronomis
he Bild, der Planet Ura-nus, wurde 1975 als Teil eines NASA-Projektes zur Entwi
klung von Weltraumfahrzeug-Missionen, aufgenommen (Howell 2000).Das CCD besteht aus einer Vielzahl von Metall-Isolator-Halbleiter-Kondensatoren (engl.metal insulator semi
ondu
tor (MIS) 
apa
itor). Diese bestehen aus einem p-leitendemSiliziumsubstrat, auf dem si
h eine optis
h transparente Siliziumoxids
hi
ht be�ndet. Dar-auf be�nden si
h wiederum optis
h transparente Elektroden für die meistens polykristalli-nes Silizium verwendet wird. Eine oder mehrere dieser Elektroden gehören zu einem Pixeldes CCD. Ein sol
hes Pixel ist in Abb. 2.2 aus Möller (2004) dargestellt.

Abbildung 2.2: Ein Pixel eines CCD. Siliziumsubstrat mit der optis
h transparente Sili-ziumoxids
hi
ht. Darüber die Elektrode, die au
h als Gate bezei
hnet wird.Die Methode der Spei
herung und Abruf von Informationen ist abhängig von der Beherr-s
hung und Manipulation von Elektronen und Lö
hern, die innerhalb des CCD erzeugtwerden, wenn es beli
htet wird.Die physikalis
he Grundlage für die Funktionsweise eines CCDs bildet der in halbleiten-den Festkörpern beoba
htbare innere fotoelektris
he E�ekt. Dabei werden die Elektronenaus dem Valenzband des Halbleiters dur
h Photonen in das energetis
h höher gelegeneLeitungsband gehoben. Die Photonen benötigen dazu mindestens die Energie der Band-lü
ke. Bei Silizium beträgt diese 1,14 eV. Ankommende Photonen, deren Energie höher istals 1,14 eV, bringen die Elektronen des Siliziums in das Leitungsband. Dabei entstehenElektronen-Lo
h-Paare (siehe Abb. 2.3).Sind die Elektronen im Leitungsband, müssen sie so lange dort gehalten werden, bis dasAuslesen ges
hieht. Deshalb wird an die ansteuerbaren Elektroden eine positive Span-nung angelegt. Es entsteht eine Potentialmulde oder ein Potentialtopf, in dem si
h diefreigesetzten Elektronen sammeln. Dort werden die Elektronen so lang gesammelt, bis dieBeli
htung endet. Die Menge der Elektronen im Potentialtopf ist proportional zur einge-strahlten Li
htmenge.1Der Magnetblasenspei
her ist ein in den 60er Jahren entwi
keltes Spei
hermedium. Er besteht auseiner dünnen magnetisierbaren S
hi
ht, in der magnetis
hen Felder in Form von Bläs
hen bewegt werdenkönnen. In den 80er Jahren wurde er dur
h die modernen Festplatten vedrängt und die Entwi
klungwurde eingestellt (Mal�tano 2005).
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Abbildung 2.3: Entstehen des Elektronen-Lo
hpaares dur
h eine positive elektris
he Span-nung am GatePotentialtöpfe haben nur ein bes
hränktes Aufnahmevermögen. Bei Überbeli
htung kön-nen die Elektronen aus dem Potentialtopf in den Na
hbartopf �überlaufen�. Diesen E�ektnennt man Blooming.Um das Auslesen zu ermögli
hen, wird die positive Spannung als eine von Pixel zu Na
h-barpixel vers
hiedenen impulsförmige Spannung ges
haltet. Diese werden von einem Takt-kreislauf kontrolliert. Wenn die Beli
htung endet, wird die Taktspannung so manipuliert,dass die gesammelten Elektronen im CCD vers
hoben werden können.In einem typis
hen Drei-Phasen-Bauteil werden drei vers
hiedene Spannungen angelegt,die si
h in einen bestimmten Takt kreisförmig weiterbewegen. Jedes dritte Pixel ist glei
hgetaktet. Da die Elektronen immer in den tiefsten Potentialtopf wandern, werden sie aufdiese Weise im Detektor vers
hoben. Dies nennt man au
h �heraustakten� (S
hieli
ke 2000,Astronomis
hes Praktikum). Abb 2.4 zeigt eine s
hematis
he Darstellung dieses Prozesses.Der Transfer von Ladungen von Pixel zu Pixel funktioniert ni
ht ohne Verluste, allerdingssind moderne Werte für die Ladungs-Transfer-E�ektivität nahe 99,999% für jeden Trans-fer.Die letztli
h erhaltene Spannung von jedem Pixel wird mittels eines Analog-Digitalwandlersin eine digitale Zahl, typis
herweise Counts oder ADU (Analog/Digital Unit) umgewan-delt. Die Anzahl der Elektronen, die benötigt wird, um 1 ADU zu erhalten, ist abhängigvon der Verstärkung (Gain) des CCD. Ist der Gain z.B. 10 Elektronen
ADU

, erhält man 1 ADUpro 10 Elektronen. Die endgültigen ADU-Zahlen werden im Computer gespei
hert, umsie später zu bearbeiten.2.2.2 CCD-TypenIm Laufe der Zeit hat si
h das CCD stark weiterentwi
kelt. Es gibt jetzt für jeden An-wendungsberei
h den passenden Sensor. Die vers
hiedenen Typen unters
heiden si
h inAufbau, Wirkungsweise, Raus
hverhalten, E�zienz, Wellenlängenemp�ndli
hkeit und vorallem in der Art des Auslesens.Bei dem im Kapitel 2.2.1 bes
hriebenem CCD handelt es si
h um das so genannte Surfa
eChannel CCD. Dabei ges
hieht die Bewegung der Ladung �an der Ober�ä
he� des CCD.Das Surfa
e Channel CCD hat den Na
hteil, dass an der Grenz�ä
he zwis
hen Halbleiter
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AusleserichtungAbbildung 2.4: Prinzip des Auslesens bei einem CCD.
und Isolator Ladungsverluste beim Transport auftreten. Dies ist vor allem unerwüns
htfür Aufnahmen von s
hwa
hen Li
htmengen (s
hwa
hen Sternen).Eine Lösung dieses Problems bietet ein anderer Grundaufbau des CCD. Zwis
hen demHalbleiter und dem Isolator wird eine 
a. 1µm di
ke S
hi
ht entgegengesetzten Ladungs-typs eingebra
ht, der so genannte Buried Channel (vergrabene Kanal). Dadur
h bewegensi
h die von den Photonen erzeugten Ladungsträger ni
ht mehr direkt an der Grenz�ä-
he, sondern im Halbleiterinneren. Buried Channel CCDs haben eine höhere E�zienz desLadungstransfers und ein geringeres Raus
hen, allerdings ist die totale Ladungsspei
her-Kapazität für jedes Pixel um das Drei- bis Vierfa
he reduziert im Verglei
h zum Surfa
eChannel CCD. Denno
h haben Buried Channel CCDs einen insgesamt höhren Dynamik-berei
h und eine höhre Emp�ndli
hkeit und sind deshalb für Anwendungen bei s
hwa
henLi
htmengen besser geeignet.Weiterhin gibt es Unters
hiede bei der Beleu
htungsri
htung des CCD. Bei dem front-illuminated CCD erfolgt die Beleu
htung von vorne. An der Ober�ä
he be�nden si
hallerdings Strukturen, die ni
ht li
htemp�ndli
h sind, sodass ein Groÿteil des einfallendenLi
htes, vor allem kurzwelliges (blaues und ultraviolettes) Li
ht, ni
ht bis zum Halbleitervordringen kann und s
hon vorher re�ektiert und absorbiert wird. Deshalb besitzen dieseCCDs einen Wirkungsgrad von maximal 40% - 50%.Dieses Problem wird mit dem ba
k-illuminated CCD vermieden. Dabei wird der Chipvon hinten beleu
htet. Um zu gewährleisten, dass das einfallende Li
ht in der Nähe derElektroden auf der Vorderseite Elektronen-Lo
h-Paare bildet und ni
ht vorher absorbiertwird, muss der Chip so dünn sein, dass die Di
ke etwa der Eindringtiefe von si
htba-ren Li
ht in Silizium entspri
ht. Na
hteile der ba
k-illuminated CCD sind die geringere



10 KAPITEL 2. BEOBACHTUNGSSTATION GROßSCHWABHAUSENPixel-Full-Well-Depth2 (wegen weniger Halbleitermaterial pro Pixel) und mögli
he Un-glei
hmäÿigkeiten, die während des Dünnungsprozesses entstanden sein können.Um CCDs au
h bei Wellenlängen einzusetzen, für die Silizium ni
ht emp�ndli
h ist, wirdder Chip mit diversen Materialien bes
hi
htet. Dadur
h werden CCDs emp�ndli
h fürPhotonen, die normalerweise zu blau sind, um von Silizium absorbiert zu werden. DieseMethode kann als billige und unkomplizierte Alternative für die Dünnung der Chips an-gesehen werden (Howell 2000).Wie eingangs s
hon erwähnt, unters
heiden si
h CCDs vor allem in der Art des Auslesens.Es wurden vers
hiedenen Anordnungen dafür entwi
kelt, die im folgenden erklärt werdensollen (Grigat 2005).Full-Frame-CCDBei einem Full-Frame-CCDwird die ganze Flä
he für die Aufnahme verwendet (siehe Abb.2.5). Man benötigt einen me
hanis
hen Vers
hluss (Shutter). Ist die Beli
htung beendet,s
hlieÿt si
h dieser und bleibt so lange ges
hlossen, bis der Auslesevorgang abges
hlossenist. Ausgelesen wird Zeile für Zeile, so wie in Kapitel 2.2.1 bes
hrieben. CCD-Sensoren, diemit diesem Prinzip arbeiten, werden vor allem für wissens
haftli
he, insbesondere astro-nomis
he, Zwe
ke eingesetzt. Allerdings ist der Shutter sehr störungsanfällig. Auÿerdemgeht dur
h das S
hlieÿen des Shutters beim Auslesen wertvolle Beli
htungszeit verloren.

Ausgang A

Zeilenadressierung

Bildaufnahmefläche

Abbildung 2.5: Verans
hauli
hung des Full-Frame � oder ZeilentransfersInterline-Transfer-CCDInterline-Transfer-CCDs sind speziell entwi
kelte Bauteile, wo neben jeder aktiven, zurBeli
htung genutzen, Pixelspalte eine zweite inaktive, zur Spei
herung genutzen, Pixel-spalte vorhanden ist. Das ist in Abb. 2.6 dargestellt. Das Interline-Transfer-CCD wird wieein normales CCD genutzt, allerdings werden die Daten in der aktiven Pixelspalte sofort2Full-Well-Depth oder Full-Well-Kapazität heiÿt die Menge an Ladung, die jedes Pixel hö
hstenshalten kann.
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h Ende der Beli
htung in die inaktive Spalte vers
hoben. Das Vers
hieben ges
hiehtinnerhalb von einigen Mikrosekunden. Die Daten können nun aus den inaktiven Spalten�herausgetaktet� werden, während die aktiven Spalten s
hon wieder beli
htet werden. EinShutter ist ni
ht mehr von Nöten.Interline-Transfer-CCDs werden dur
h ihr s
hnelles Arbeiten in vielen Photonen zählen-den Ho
hges
hwindigkeits-Detektoren verwendet.

A

Schieberegister

Speicherspalten

Bildspalten

Abbildung 2.6: Verans
hauli
hung des Ladungstransfers beim Interline-Transfer-CCDoder Zwis
henspaltentransfer-CCDFrame-Transfer-CCDDiese Anordnung, die in Abb. 2.7 zu sehen ist, besteht aus zwei bena
hbarten CCD-Flä
hen, wovon eine aktiv ist (um das ankommende Li
ht zu sammeln) und die anderefür die Spei
herung verwendet wird. Na
h der Beli
htung wird das Bild sehr s
hnell inden inaktiven Berei
h vers
hoben, von wo es dann langsam ausgelesen werden kann. Dass
hnelle Vers
hieben ist mögli
h, weil kein Abtasten der Pixelladung und keine Umwande-lung von analog zu digital notwendig ist. Die Zeit des Vers
hiebens muss dabei viel kürzersein als die Beli
htungszeit. Daher sind Frame-Transfer-CCD ohne Shutter für sehr kurzeBeli
htungszeiten ungeeignet.Frame-Interline-Transfer-CCDDas Frame-Interline-Transfer-CCD verbindet das Prinzip des Interline-Transfer-CCD unddas des Frame-Transfer-CCD. Na
h Ende der Beli
htung wird die Ladung in die inakti-ven Spalten vers
hoben und von dort aus sofort in den inaktiven Berei
h, von wo es dannendgültig ausgelesen wird. Der s
hnelle Abtransport der Ladungen ist wi
htig für Ho
h-ges
hwindigkeitskameras.Der Na
hteil ist, dass pro Pixel eigentli
h drei Zellen notwendig sind, was den Chip sehrteuer ma
ht.
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A

Speicherfläche

Bildaufnahmefläche

SchieberegisterAbbildung 2.7: Ladungstransfer beim Frame-Transfer-CCD oder Bildtransfer-CCD2.2.3 Charakterisierung von CCDsUm mit CCDs wissens
haftli
h wertvolle Ergebnisse zu erhalten, muss man alle wi
htigenKenngröÿen für seinen Detektor kennen und ri
htig interpretieren. Zusammengefasst sinddie wi
htigsten in Howell (2000).Die erste Kenngröÿe ist die Quantenausbeute (engl. Quantum E�
ien
y, QE). Die QE istdie Wahrs
heinli
hkeit, dass ein einfallendes Photon ein Elektron auslöst. Sie ist abhängigvon der Wellenlänge.Die Zusammensetzung des CCD ist im Wesentli
hen reines Silizium. Dieses Element istdemna
h hauptsä
hli
h verantwortli
h für die Reaktion des Detektors bei den entspre-
henden Wellenlängen. Bei kurzen Wellenlängen werden 70% oder mehr der Photonenre�ektiert, bei sehr kurzen und bei sehr langen Wellenlängen wird das CCD vollkommentransparent. Demna
h spiegelt die QE die Absorptionskurve des Siliziums wider. Weitehinist sie abhängig von der Di
ke des CCD. Weil bei di
keren CCDs das Photon eine höhereChan
e auf Absorption hat, sind front-illuminated CCDs mehr rotemp�ndli
h. In dünnenCCDs gelangen die langen Wellenlängen dur
h den Chip, ohne absorbiert zu werden.QE-Kurven für das eingesetzte CCD sind sehr wi
htig, weil man s
hnell das Leistungs-vermögen bei einer bestimmten Wellenlänge beurteilen kann.Eine weitere wi
htige Kenngröÿe ist das Ausleseraus
hen (engl. Readout Noise, RN). DasRN gibt die Zahl der Elektronen an, die pro Pixel beim Auslesen entstehen und dannim endgültigen Signal vorhanden sind. RN besteht aus zwei untrennbaren Komponenten.Erstens die Elektronen, die beim Umwandeln des analogen Signals zu einer digitalen Zahlentstehen. Die ist ni
ht reproduzierbar, da es si
h um eine statistis
hen Verteilung han-delt. Zweitens erzeugt die Elektronik selbst Elektronen, diezu unerwüns
hten zufälligenS
hwankungen führt. Diese beide E�ekte ergeben zusammen eine Unsi
herheit für dasendgültige Signal jedes Pixels.Beim Auslesevorgang wird bei jedem Pixel das RN dazu addiert. Das bedeutet, dass meh-rere kurze Beli
htungen, die na
hträgli
h addiert werden, ni
ht so gut sind wie eine langeIntegration, weil hier nur einmal das RN addiert wird. Allerdings ist bei modernen CCDsdas RN sehr gering und ist ni
ht der dominierende Anteil des Raus
hens.Eine weitere Kenngröÿe, die s
hon in Kapitel 2.2.1 erwähnt wurde, ist das Gain. Es ist von



2.2. CHARAKTERISIERUNG DES DETEKTORS 13der Auslese-Elektronik gegeben und gibt an, wie die gesammelten Elektronen in Countsumgere
hnet werden � wie viele Elektronen benötigt werden, um 1 Count zu erhalten.Typis
he Werte liegen im Berei
h von 1Elektronen
ADU

− 150Elektronen
ADU

. Die gröÿte Counts-Zahl,die ein CCD-Bild haben kann, ist vom Analog/Digital(A/D)-Wandler gegeben. Hat manz.B. einen 14-bit A/D-Wandler, ist das Maximum bei 16383 Counts, bei einem 16-bitA/D-Wandler liegt es bei 65535.Ein Vorteil des CCD ist, dass es über einen weiten Berei
h von Datenwerten linear reagiert.Das bedeutet, dass das endgültige Signal in Counts über den gesammelten Elektronen ei-ner linearen Beziehung folgt. Erst bei einem sehr hohen Eingangssignal wird das CCDunlinear.Es gibt insgesamt drei Faktoren, die den gröÿten nutzbaren Pixelwert begrenzen. Dererste ist die oben erwähnte Grenze des A/D-Wandlers, der zweite ist die limitierte Full-Well-Kapazität und der dritte ist die Ni
htlinearität. Das Übers
hreiten der Grenze vonFull-Well-Kapazität und die des A/D-Wandlers, genannt Saturation (Sättigung), erzeu-gen si
htbare E�ekte, ni
ht aber das Übers
hreiten der Linearitätsgrenze. Deshalb ist essehr wi
htig, seinen Detektor genau zu kennen, denn die Linearitätsgrenze wird in vielenFällen vor den anderen beiden übers
hritten (in modernen Chips wird mindestens eineder anderen Grenzen zuerst errei
ht.)Au
h leere, unbeli
htete Pixel haben ein bestimmtes Raus
h-Level. Der Wert für Nullgesammelte Fotoelektronen wird beim Auslesen und Umwandeln vom analogen Signal zueiner digitalen Zahl in eine kleine Verteilung um Null übersetzt. Um dabei negative Wertezu vermeiden, wurde in der CCD-Elektronik ein positiver Versatz (O�set) eingeri
htet.Diesen O�set-Wert nennt man Zero- oder Bias-Level. Veränderungen im Bias-Level desCCD passieren meist langsam und haben deshalb kaum Ein�uss auf die Messungen.2.2.4 IMG 1024SDie in Groÿs
hwabhausen verwendete optis
he CCD-Kamera von der Firma Finger La-ke Instrumentation ist vom Typ IMG 1024S. Da diese im Zusammenhang mit demCassegrain-Groÿsu
her verwendet wird, bekam sie den kürzeren Namen CTK � Casse-grain Teleskop Kamera.Die CTK ist ein Full-Frame-CCD und besitzt einen Iris-Shutter, der leider sehr störanfäl-lig ist und während der Bearbeitungszeit der Diplomarbeit öfter ausgefallen ist.In das Kameragehäuse ist der Tektronix-Chip TK1024 eingesetzt. Der ba
k-illuminatedChip hat 1024×1024 Pixel, wobei jedes Pixel eine Gröÿe von 24 µm× 24 µm besitzt. Ins-gesamt entspri
ht das einer Chip-Gröÿe von 24, 6 mm × 24, 6 mm.Bei Finger Lakes Instrumentation (seit 1995) ist ein Datenblatt zum TK1024 zu �nden(siehe Anhang), auf wel
hem die wi
htigsten Charakteristiken zusammengefasst wurden.Eine wi
htige Kenngröÿe ist die im vorherigen Kapitel bes
hriebene QE. In Abb. 2.8 istdie Kurve der QE für den TK1024 bei Zimmertemperatur dargestellt. Allerdings ist dieQE sehr temperaturemp�ndli
h, gerade im roten Wellenlängenberei
h. Weil CCDs abergekühlt werden, ist die Messung der QE bei Zimmertemperatur eine ungenügende Nähe-rung. Deshalb sollten die QE-Kurven nahe der Arbeitstemperatur gemessen werden. Aufdem Datenblatt sind einige Werte für die QE bei -90◦C angegeben: bei 400 nm≥ 35%,bei 700 nm≥ 60%. Die Werte könnten den S
hluss erlauben, dass es am besten ist, CCDsbei Zimmertemperatur zu betreiben. Das ist natürli
h aufgrund des Dunkelstroms ni
htmögli
h.
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Abbildung 2.8: QE-Kurve für den TK1024 bei Zimmertemperatur. Die dur
hgezogeneLinie ist für den in Groÿs
hwabhausen eingesetzten ba
k-illuminated Chip, die gestri
helteLinie für den front-illuminated ChipDie CTK wird thermoelektris
h mit einem Peltier-Element3 gekühlt. Die Arbeitstempe-ratur kann bis zu 40◦C unter Auÿentemperatur betragen. In Groÿs
hwabhausen wird derChip meistens auf -20◦C bis -30◦C gekühlt. Die QE liegt also etwas höhr als die maximal60% bei -90◦C.Die Kühlung mit dem Peltier-Element ist ein Kompromiss zwis
hen QE und Dunkelstrom.Es ist zwar infolge den thermis
hen Elektronen, die trotz Peltier -Kühlung entstehen, einDark von Nöten, der Dunkelstrom liegt aber im akzeptablen Berei
hdas Dark enthält au
h die Informationen über das künstli
h ho
hgesetzten Bias. Um etwasüber den Dunkelstroms zu erfahren, muss vorher das Bias vom Dark abgezogen werden.Die Abbildungen 2.9, 2.10 und 2.11 zeigen das Verhalten der Dunkelstroms der CTK.Der Dunkelstrom und die Beli
htungszeit stehen in einer linearen Beziehung (Abb. 2.9)während die Zahl der thermis
hen Elektronen mit der Temperatur exponentiell anwä
hst(Abb. 2.10). Auf Abb. 2.11 ist zu erkennen, dass der Dunkelstrom bei -30◦C und bei 30 sBeli
htungszeit etwa 19,5ADU beträgt. Es dauert relativ lange (etwa 3,5 h) bis der Dun-kelstrom si
h auf ein Niveau ungefähr stabilisiert. Dana
h bleibt er die ganze Na
ht überrelativ konstant und sinkt nur no
h ganz geringfügig mit einem Anstieg von -0,7 ADU
d
. DerUnters
hied zwis
hen Anfang der Beoba
htung bis zur Stabilisierung des Dunkelstromsbeträgt aber nur 1,5ADU. Man kann also sagen, dass der Dunkelstrom konstant bleibt,sodass Darks während einer Zeitserie ni
ht notwendig sind.Um das Verhalten des Ausleseraus
hens zu überprüfen wurde eine Bias-Serie aufgenom-men. Diese ist in Abb. 2.12 dargestellt. Im Gegensatz zum Dunkelstrom, bleibt das Biasni
ht konstant. Auslöser dafür ist hö
hstwahrs
heinli
h, die Ausleseelektronik bzw. dieVerstärkerelektronik. Diese liegt auÿerhalb des gekühlten Berei
hs und ist somit abhängigvon der Auÿentemperatur. Es ist deutli
h si
htbar, dass das Maximum des Bias etwa umdie Mittagszeit (bei 1) errei
ht ist, was die These der Abhängigkeit von der Auÿentem-3Zur Kühlung dur
h den Peltier-E�ekt : Zwei Halbleiter mit unters
hiedli
hen Energieniveaus der Lei-tungsbänder werden in Kontakt gebra
ht. Flieÿt Strom dur
h die Kontakte, wird die Energie an der einenKontaktstelle dazu benutzt, um Elektronen in das Leitungsband zu heben. Es kommt zur Abkühlung.An der anderen Kontaktstelle fällt das Elektron von einem höheren auf ein tieferes Energieniveau. DieEnergie wird in Form von Wärme abgegeben (Darling 2007).
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Abbildung 2.9: Dunkelstrom über der Beli
htungszeit bei einer Temperatur von -35◦Cperatur bestätigt. Für unsere Messungen hat dieses Anwa
hsen aber keinen Ein�uss, weilder Unters
hied im Bias von 20.13UT - 7.45UT nur 3ADU beträgt. Bis 15.07UT steigtdas Bias mit 73,34 ADU
d

sehr stark an und fällt dann genauso stark wieder ab.Der in die CTK eingesetzte CCD-Chip ist na
h Messungen von Markus Mugrauer bis zuroberen Grenze des in der Ausleseelektronik eingesetzten 16bit A/D-Wandlers auf 3% line-ar. Die entspre
hende erhaltene Linearitätskurve ist in Abb. 2.13 zu sehen. Daraus kannman ablesen, dass unter 50000ADU die Linearität besser als 2% und unter 34000ADUsogar besser als 1% wird.Zwei weitere wi
htige Kenngröÿen um den Detektor ri
htig zu verstehen, sind RN undGain. Der RN wird auf dem Datenblatt des TK1024 mit maximal 10 Elektronen angege-ben.Das Gain lässt si
h relativ einfa
h bestimmen. Die typis
he Pixel-Full-Well-Depth be-trägt 350000. Die gröÿte Zahl in ADU, die ausgegeben werden kann, wird dur
h denA/D-Wandler bestimmt und beträgt bei dem 16bit A/D-Wandler der CTK 65535ADU.Da ein Bias von etwa 14900ADU festgesetzt wurde, kann die Zahl der ADUs bis zurSaturation um 50635 steigen. Es ist also:
350000 e− =̂ 50635 ADU

⇒ Gain = 6, 9
e−

ADU
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Abbildung 2.10: Dunkelstrom über der Temperatur für eine Beli
htungszeit von 150s

Abbildung 2.11: Dunkelstrom (Dark -Bias) über der Zeit bei 30s Beli
htungszeit und -30◦C
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Abbildung 2.12: Verhalten des Bias über die ganze Na
ht bei -30◦C

Abbildung 2.13: Linearitätskurve für die CTK
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Kapitel 3Su
he na
h Exoplaneten mit derTransitmethodeFür die Su
he na
h extrasolaren Planeten wurden viele vers
hiedene Methoden entwi-
kelt. Fünf dieser Methoden waren dabei bis heute erfolgrei
h. Die meisten Exoplaneten-Kandidaten wurden mit der Radialges
hwindigkeitsmethode gefunden (Stand 11.1.2008:225 Planeten, S
hneider (2008), www.exoplanet.eu). Die Genauigkeit rei
ht bis zu Plane-ten im Berei
h von Neptun-Massen in einem engen Orbit um ihren Stern (<0,1 AE). DerNa
hteil dieser Te
hnik ist, dass man keine Informationen über die Inklination1 bekommtund man deshalb nur eine Minimummasse mpl sin i bestimmen kann. Deshalb hat si
h inden letzten 10 Jahren eine weitere Methode etabliert - die Transitmethode. Als Transitbezei
hnet man das Vorbeiziehen eines Planeten an seinem Stern. Unter dem Namen Be-de
kungsmethode wurde erstmals von Struve (1952) erwähnt, dass Transits beoba
htbarsein könnten. Na
h der Entde
kung des ersten Exoplaneten um 51 Pegasi mit ungefähr0,5 MJup und 4,5 Tage Periode (Mayor and Queloz 1995), wurde die Idee wieder aufgegrif-fen. Seitdem nimmt die Zahl der Transitsu
hprogramme ständig zu. Mit 35 gefundenenPlaneten (Stand 11.1.2008, S
hneider (2008), www.exoplanet.eu) ist diese Methode diezweiterfolgrei
hste und wird ständig erfolgrei
her (die Hälfte der bekannten Transitplane-ten wurde innerhalb des letzten Jahres gefunden). Die Transitmethode ma
ht es mögli
h,viele Eigens
haften des Sterns und des Planeten zu bestimmen, was die gröÿte Stärkedieser Te
hnik ist. In diesem Kapitel werden die Grundlagen der Transitmethode erklärtund die vers
hiedenen Strategien, Transitplaneten zu �nden, näher beleu
htet.3.1 Grundlagen der TransitmethodeDas Ziel der Transit-Methode ist, den Helligkeitsabfall zu messen, wel
her hervorgerufenwird, wenn ein Planet an seinem Zentralgestirn vorbeizieht. Trägt man die Helligkeit überdie Zeit auf, so erhält man eine so genannte Li
htkurve. Eine typis
he Li
htkurve einesTransits ist in Abb. 3.1 dargestellt.Das Zustandekommen einer sol
hen Li
htkurve wird dur
h Abb. 3.2 erklärt.Zieht ein Planet vor einen Stern, wird das Li
ht ges
hwä
ht. Die Helligkeit fällt so langeab, bis der Planet vollständig vor dem Stern steht und steigt erst wieder an, wenn der1Inklination ist die Neigung der Bahn eines Exoplaneten gegenüber der direkten Si
htlinie, wobeiInklination= 0
◦ heiÿen würde, dass das System direkt von oben sehen zu sehen ist, und Inklination= 90

◦heiÿen würde, dass die Bahnebene direkt von der Kante zu sehen ist (Darling 2007).19
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Abbildung 3.1: Transitli
htkurve des Exoplaneten TrES-1b von Winn et al. (2007).Planet die Sterns
heibe verlässt. Hat der Planet den Stern komplett passiert, misst manseine normale Helligkeit - das so genannte Normalli
ht. Die Tiefe eines sol
hen Transitsist also abhängig von den Radien von Planet und Stern.
∆F

F∗

≈
(

Rpl

R∗

)2

=
Apl

A∗

(3.1)mit:
∆F . . . Flussunters
hied
F∗ . . . Fluss des Sterns

Rpl . . . Radius des Planeten
R∗ . . . Radius des Sterns
Apl . . . Flä
he des Planetens
heib
hens
A∗ . . . Flä
he der Sterns
heibeDiese Glei
hung nimmt eine glei
hbleibende Helligkeit des Sterns an. Die wahre Form derLi
htkurve ist neben dem Verhältnis der Radien au
h no
h von der Inklination und derMitte-Rand-Verdunklung2 des Sterns abhängig.Hat man aus spektroskopis
hen Untersu
hungen unter Zuhilfenahme von Evolutionsmo-dellen Masse und Radius des Sterns bestimmt, so kann man anhand der Tiefe des Transitsden Radius des Planeten bere
hnen. Aus der Zeit Tpl, in wel
her der Planet einen kom-pletten Umlauf um seinen Stern vollzieht, und der Masse des Sterns lässt si
h mit Keplers3. Gesetz die groÿe Halba
hse apl des Planeten bestimmen. Aus dieser und der Dauer des2Randverdunklung ist das Phänomen, dass die s
heinbare S
heibe eines Sterns in Randnähe einenmerkli
h geringeren Strahlungs�uss in Ri
htung des Beoba
hters emittiert. Aufgrund der radial-symmetris
hen S
hi
htung emittiert das Gas die Strahlung ni
ht in alle Ri
htungen glei
h, sondern be-vorzugt in radialer Ri
htung (Darling 2007).
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Abbildung 3.2: Verans
hauli
hung des Entstehens eine Transitli
htkurve.Transits tTr, die bere
hnet wird mit Formel 3.2, kann man die geographis
he Breite δ desSterns bestimmen, bei der der Planet vorbeizieht.
tTr =

Tpl

π

(
R∗ cos δ + Rpl

apl

) (3.2)Mit Formel 3.3 kann man daraus letztendli
h die Inklination i bestimmen, die für dieBere
hnung der Planetenmasse Mpl erforderli
h ist (Deeg 1998).
cosi =

R∗ sin δ

apl

(3.3)Damit es zu einem beoba
htbaren Transit kommt, darf die Inklination ni
ht zu stark von
i = 90◦ abwei
hen, wobei die minimale Inklination für sehr nahe Planeten kleiner ist alsbei Planeten weiter auÿen. Deshalb ist die Transitmethode besonders gut geeignet, umenge Begleiter zu �nden.Die Transitmethode ist eine der wenigen Te
hniken, mit der es mit den heutigen te
hni-s
hen Mitteln mögli
h ist, erdähnli
he Planeten zu detektieren. Vom Boden aus könnenfotometris
he Messgenauigkeiten von 10−3 mag errei
ht werden. Damit lassen si
h jupi-tergroÿe Begleiter bis zu 5AE (Jupiterbahn) und nahe neptungroÿe Planeten �nden. Diemeisten bisher gefundenen Objekte sind sehr enge Begleiter mit einigen Jupitermassen- die so genannten Heiÿen Jupiter. Im Weltraum, ohne störende Atmosphäre, könnensogar fotometris
he Genauigkeiten von 10−6 mag errei
ht werden (Deuts
hes Kompetenz-zentrum für Exo-Planeten Jena/Tautenburg 2006, www.exoplanet.de). Sol
he Weltraum-missionen wie zum Beispiel Corot oder Kepler können au
h erdähnli
he Planeten �nden.Diese sind speziell wi
htig, weil nur auf erdähnli
hen Planeten in der habitablen Zone33Als habitable Zone bezei
hnet man den Abstand, in dem si
h ein Planet von seinem Stern aufhaltenmuss, damit Wasser dauerhaft in �üssiger Form auf der Ober�ä
he existieren kann (Darling 2007).



22 KAPITEL 3. SUCHE NACH EXOPLANETEN MIT DER TRANSITMETHODELeben entstehen kann.Bis heute sind 35 (Stand 11.1.2008, S
hneider (2008) www.exoplanet.eu) Transitplane-ten, meist heiÿe Jupiter, bekannt. Damit ist die Transitmethode sehr erfolgrei
h und wirdimmer beliebter, weil au
h s
hon mit kleinen Teleskopen groÿe Erfolge erzielt werdenkönnen.3.2 Transitsu
hprogrammeS
hon 1995 na
h der Entde
kung des ersten Exoplaneten gri� man die Idee auf, dassTransits von Planeten vor ihren Mutterstern beoba
htbar sein könnten, wenn die geome-tris
hen Bedingungen es zulieÿen. Seitdem haben etli
he Gruppen fotometris
he Transit-Su
h-Programme entwi
kelt, die unters
hiedli
he Strategien und Instrumente verwenden.Über 20 erdgebundene Projekte, die Exoplaneten mit der Transit-Te
hnik �nden wollen,wurden weltweit gestartet, wie zum Beispiel OGLE (Opti
al Gravitational Lensing Ex-periment, Udalski et al. 2002a,b), TrES (Transatlanti
 Exoplanet Survey, Alonso et al.2007), SWASP (Super Wide Angle Sear
h for Planets, Polla

o et al. 2006), HATnet(Hungarian-made Automated Teles
ope, Bakos et al. 2007), BEST (Berlin ExoplanetSear
h Teles
ope, Kabath et al. 2007), TEST (Tautenburg Exoplanet Sear
h Teles
ope,Eislö�el et al. 2007), XO (M
Cullough et al. 2005), EXPLORE (EXtrasolar PLanet O
-
ultation REsear
h, Mallén-Ornelas et al. 2003), VULCAN (Boru
ki et al. 2001) und vielemehr (eine zusammenfassende Tabelle mit den Links auf die Homepages der Projekte �n-det man bei Horne (2005, http://star-www.st-and.a
.uk/ kdh1/transits/table.html). UmFehlerquellen, die dur
h die Erdatmosphäre verursa
ht werden, zu vermeiden, werden im-mer mehr Weltraummissionen zur Su
he na
h Transitplaneten entwi
kelt wie z.B. Corot(Conve
tion, Rotation und planetare Transits, Barge et al. 2005), Kepler (Ko
h et al.1998) oder MOST (Mi
rovariabilité & Os
illations Stellaires, Croll et al. 2007)).Um die vers
hiedenen Strategien etwas näher zu beleu
hten, wird auf zwei ausgewählteProjekte näher eingegangen: TrES und XO.3.2.1 Das Transatlanti
 Exoplanet Survey (TrES)Das Transatlanti
 Expolanet Survey (TrES) ist ein Netzwerk von drei Teleskopen mitkleinen Aperturen, die bei der Su
he na
h Transits von neuen extrasolaren Gasriesen-Planeten bestimmt ist. Eine genaue Bes
hreibung des Projekts �ndet man bei Alonsoet al. (2007).Die ersten beiden Teleskope STARE (STellar Astrophysi
s & Resear
h on Exoplanets)und PSST (Planet Sear
h Survey Teles
ope) wurden 1999 in Arizona aufgebaut. 2001wurde STARE na
h Teide auf Teneri�a versetzt, um die Beoba
htungsbedingungen zuverbessern und um Beoba
htungen auf einem anderen Breitengrad zu ermögli
hen.Das dritte Teleskop Sleuth, wurde 2003 im Palomar Observatory in Kalifornien aufgestellt.Kurz dana
h wurde das TrES-Netztwerk gegründet.Alle drei Teleskope haben einen Dur
hmesser von 10 
m, eine Brennweite von etwa 30 
mund arbeiten mit Kameras, die ungefähr die glei
hen optis
hen Eigens
haften haben. DieBilder des 
a. 6◦× 6◦ groÿen Gesi
htsfeldes werden mit einem ba
k-illuminated CCD auf-genommen. Die Pixelskala liegt in der Gröÿenordnung von 10 Bogensekunden pro Pixel.Jedes der Teleskope arbeitet halb-automatis
h und brau
ht nur minimale mens
hli
heHilfe, z.B. um zu ents
heiden, ob das Wetter zur Beoba
htung geeignet ist. Dur
h die drei
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Abbildung 3.3: Die drei Teleskope des TrES-Netzwerks: STARE, PSST und Sleuth (v.l.)vers
hiedenen Standpunkte der Teleskope wird eine bessere Abde
kung der vers
hiedenenPhasen eines Umlaufs des Planeten um seinen Stern errei
ht, womit die Periodenbestim-mung einfa
her wird. Die Datenanalyse wird für jedes der drei Teleskope unabhängiggema
ht. Dana
h werden die einzelnen Li
htkurven zusammengefasst, um na
h Events zusu
hen, die in den einzelnen Li
htkurven ni
ht si
htbar sind.Bis heute wurden auf diese Weise 4 heiÿe Jupiter mit Massen zwis
hen Mpl = 0, 6 Mjupund Mpl = 2 Mjup und groÿen Halba
hsen apl < 0.05 AE entde
kt. Damit gehört TrESzu den erfolgrei
hsten Transitplaneten-Su
hprogrammen. In der Zukunft soll ein weiteresTeleskop zum TrES-Netzwerk hinzugefügt werden, um die Erfolgsquote weiter zu erhöhen.3.2.2 Das XO-ProjektDas Ziel des XO-Projektes ist es, heiÿe Jupiter, die an hellen Sternen mit V<12mag,vorbeiziehen, dur
h präzise di�erentielle Fotometrie zu �nden. XO ist keine Abkürzung,sondern ein Name, der genauso ausgespro
hen wird wie in �Exoplanet�. Seit September2003 arbeiten zwei äquatorial montierte Kameras auf dem 3054m hohen Haleakala Gipfelauf Maui. Jede der beiden Kameras besteht aus einem 25 mm2 groÿen ba
k-illuminated

Abbildung 3.4: Die beiden XO-Kameras (Bild aus (M
Cullough et al. 2005))CCD und einem Objektiv mit einer Ö�nung von 11 
m und etwa 20 
m Brennweite. dasGesi
htsfeld ist 7, 2◦ × 7, 2◦, was einer Pixelskala von 25,4 Bogensekunden pro Pixel ent-spri
ht. Eine der einzigartigen Eigens
haften des Systems ist, dass ein breiter spektra-ler Bandpass (0, 4 µm - 0, 7 µm) verwendet wird, um mehr Photonen pro Sekunde zusammmeln. Das XO-System arbeitet völlig automatis
h und brau
ht keine mens
hli
heMitwirkung. Um zu ents
heiden, ob das Wetter zum Beoba
hten geeignet ist, werdendrei vers
hiedene Quellen von Wetter-Daten genutzt. Die erste ist eine CCD-Kamera, dieüberprüft, ob Sterne zu sehen sind, die zweite ist eine Wetterstation und die dritte ist ein
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e. Meldet eine dieser Quellen s
hle
htes Wetter, wird die Beob-a
htung automatis
h beendet oder gar ni
ht erst begonnen.Ganz automatis
h nimmt XO Daten auf, kalibriert sie fotometris
h und astrometris
h,ma
ht Aperturfotometrie, ar
hiviert die Daten und vers
hi
kt sie zur weiteren Analy-se. Einzigartig für diese Transit-Su
hprogramm ist das so genannte XO-E.T. (ExtendedTeam), wel
hes aus fortges
hrittenen Amateuren zusammengesetzt ist, die die professio-nellen Astronomen bei den Na
hbeoba
htungen eventueller Kandidaten mit ihren Ka-meras helfen (M
Cullough et al. 2006). Genauer bes
hrieben sind die Instrumente undVorgehensweisen des XO-Projektes in M
Cullough et al. (2005).Im ersten Jahr des regelmäÿigen Betriebes wurden bereits 6,6% des Himmels beoba
h-tet. Etwa 100000 Sterne zwis
hen V=9 - 12mag wurden fotometriert. Bis zum Jahr 2005wurden davon erst ungefähr ein Drittel ausgewertet. Au
h das XO-Projekt war auf seinerSu
he na
h Transitplaneten mit inzwis
hen drei gefundenen heiÿen Jupitern erfolgrei
h.



Kapitel 4Beoba
htung und DatenreduktionFür die Gewinnung von wissens
haftli
hen Daten wurden im Rahmen dieser Arbeit Be-oba
htungen in Groÿs
hwabhausen dur
hgeführt.Die Bilder, die man direkt na
h der Beli
htung erhält, die so genannten Rohbilder, habenviele Fehler, die man mehr oder weniger gut beheben kann. Diesen Prozess nennt manDatenreduktion.Dieses Kapitel bes
hreibt die Dur
hführung der Beoba
htungen und erklärt den Ablaufder Datenreduktion in Theorie und Praxis.4.1 Beoba
htungen in Groÿs
hwabhausenDie für diese Arbeit notwendigen Beoba
htungsdaten wurden in der Sternwarte Groÿ-s
hwabhausen gewonnen. Zur Beoba
htung wurde das 25,4 
m Cassegrain-Teleskop mitder im Kapitel 2.2.4 bes
hriebenen CCD-Kamera IMG 1024S verwendet.Da si
h diese Arbeit mit kurzzeitigen Veränderungen (∼ Stunden) von Sternen bes
häftigt,müssen die Beoba
htungen speziell auf dieses Problem angepasst dur
hgeführt werden.Am Anfang der Na
ht bzw in der Dämmerung wird mit für die Datenreduktion wi
htigenKalibrationsbildern begonnen (weitere Erklärungen in den Kapiteln 4.2 und 4.3.2).Für die Aufnahmen des interessierenden Objektes wird die Beli
htungszeit so festgelegt,dass si
h viele Sterne im oberen Counts-Berei
h be�nden (wegen guten S/N) aber keineoder nur wenige saturiert sind. Bei den im Rahmen dieser Arbeit beoba
hteten CCD-Feldern wurde meist eine Beli
htungszeit von 1min gewählt. Um mögli
hst viele Sterneim Feld messen zu können, wurden für die Beoba
htungen hauptsä
hli
h die Johnson-Filter R und I1 verwendet. Dann wird eine Sequenz (Zeitserie) gestartet, wobei übereinige Stunden, bzw. die Dauer der Veränderli
hkeit (Transitdauer) Objektbilder aufge-nommen werden. So erhält man eine gute Zeitau�ösung, um neben der Veränderli
hkeitdes interessierenden Objektes au
h weitere kurzzeitige Veränderli
he im Feld zu entde-
ken.Auf diese Weise wurden im Zeitraum März -November 2007 39 Nä
hte in Groÿs
hwab-hausen für diese Arbeit beoba
htet. Im Sommer 2007 gab es aufgrund Wartungsarbeitenan der Sternwarte und den Instrumenten eine Unterbre
hung des Beoba
htungsbetriebes.Johannes Koppenhöfer von der Universitätssternwarte Mün
hen unterstützte die Daten-1Das Johnson-Filtersystem ist das geläu�gste fotometris
he Breitband-Filtersystem. R hat eine mitt-lere Wellenlänge von 700 nm und eine Bandbreite von 210 nm. Bei I ist die mittlere Wellenlänge 900 nmund die Bandbreite ist 220 nm. 25



26 KAPITEL 4. BEOBACHTUNG UND DATENREDUKTIONaufnahme in zwei Nä
hten mit Beoba
htungen im Wendelstein-Observatorium. Er ver-wendete dafür das 80 
m Teleskop mit Rit
hey-Chretien-Optik und äquatorialer Gabel-montierung (USM 2007, www.wendelstein-observatorium.de). Die Bilder wurden mit deroptis
hen CCD-KameraMONICA (MONo
hromati
 Image CAmera) im Johnson-R-Filteraufgenommen.Weitere Beoba
htungen wurden von dem Amateur Manfred Rätz in seiner privaten Stern-warte mit einem 20 
m S
hmidt-Cassegrain (Brennweite 2m) und einer ST-6-Kamera vonSBig in Herges-Hallenberg dur
hgeführt. Von drei Beoba
htungsnä
hten konnte leider nureine zur Auswertung verwendet werden.Insgesamt wurde während der Bearbeitungszeit der Diplomarbeit 8330 Aufnahmen aus-gewertet.4.2 Grundlagen der DatenreduktionDie Standard-Datenreduktion ma
ht Gebrau
h von Kalibrationsbildern, die man zusätz-li
h zu den Objektbildern aufnehmen muss. Das sind normalerweise drei Kalibrationsbilder- Bias, Dark und Flat-Field.Wie s
hon in Kapitel 2.2.3 erwähnt, hat au
h ein leeres unbeli
htetes Pixel dur
h dasAuslesen ein bestimmtes Raus
hlevel und einen de�nierten O�set. Im Bild muss man umdieses Level korrigieren. Dazu nimmt man bei ges
hlossenem Shutter ein so genanntesBias-Bild auf. Das Bias hat eine Beli
htungszeit von 0 s, um nur das Ausleseraus
hen zumessen. Subtrahiert man das erhaltene Bild vom Objektbild, korrigiert man dieses dur
hdas zugrunde liegende Raus
hlevel.Das zweite Kalibrationsbild ist ein Bild vom Dunkelstrom - das so genannte Dark. JedesMaterial hat bei einer Temperatur über dem absoluten Nullpunkt thermis
hes Raus
hen.CCDs bestehen hauptsä
hli
h aus Silizium. Ist die thermis
he Bewegung groÿ genug, kön-nen Elektronen vom Valenzband des Halbleiters in das Leitungsband übergehen und wer-den dann im Potentialtopf gesammelt. So wird der Dunkelstrom Teil des Signals. Um dieZahl der thermis
hen Elektronen so gering wie mögli
h zu halten, werden CCD-Kamerasso tief wie mögli
h gekühlt. Dafür gibt es zwei Methoden. Die erste ist das Kühlen mit�üssigem Sti
ksto�, der das CCD auf etwa −100◦C kühlt und sehr konstant (± 0, 1◦C)halten kann. Die zweite billigere und unkompliziertere Methode ist die thermoelektris
heKühlung mit Hilfe eines Peltier-Elements. Die Chip-Temperatur kann damit auf −20◦Cbis −50◦C (abhängig von der Auÿentemperatur) gekühlt werden.Bei mit �üssigen Sti
ksto� gekühlten CCDs ist der Dunkelstrom oft so gering, dass erverna
hlässigt werden kann und man bei der Reduktion auf das Dark verzi
htet. Diethermoelektris
hen Systeme aber kühlen ni
ht genug, so dass der Dunkelstrom Ein�ussauf die Bilder hat. Um die thermis
hen Elektronen zu messen, nimmt man ein Bild beiges
hlossenem Shutter auf. Da man verhindern mö
hte, dass das thermis
he Raus
hendas Signal beein�usst, nimmt man ein Dark mit der glei
hen Beli
htungszeit wie das Ob-jektbild auf, korrigiert diese Aufnahme um das Bias-Level und subtrahiert das Resultatdann vom Objektbild.Das dritte und au
h am kompliziertesten zu erhaltene Kalibrationsbild ist die Flat-Field -Aufnahme oder kurz das Flat. Jedes Pixel eines CCD hat ein geringfügig vers
hiedenesGain und eine unters
hiedli
he Quantenausbeute im Verglei
h zu seinen Na
hbarn. Um dievers
hiedenen Reaktionen der einzelnen Pixel zu �ebnen�, wird eine Flat-Field -Aufnahmebenötigt. Idealerweise ist dabei jedes einzelne Pixel glei
hmäÿig ausgeleu
htet und hat die
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he spektrale Reaktion wie die des Objektbildes. Gerade darin liegen aber die beidenHauptprobleme, die es unmögli
h ma
hen, ein perfektes Flat zu bekommen.Es gibt vers
hiedene Arten von Flat-Field -Aufnahmen - das Dome�at, das Sky�at unddas Proje
tor-Flat.Viele Sternwarten haben an die Innenseite der Kuppel einen speziellen Flat-Field -S
hirmmontiert, der in einer Farbe gestri
hen ist, wel
he hilft, das Li
ht aller Wellenlängen soglei
hmäÿig wie mögli
h zu re�ektieren. Eine Aufnahme von dem angestrahlten S
hirmist das so genannte Dome�at.Das Sky�at ist eine Aufnahme des wolkenfreien Himmels während der Dämmerung.Für spektroskopis
he Zwe
ke wird das Proje
tor-Flat verwendet. Dabei wird der Spaltdes Spektrographen mit einer Projektor-Lampe hoher Intensität beleu
htet.Wel
he der drei Methoden die beste ist, wird oft diskutiert und sollte jeder für si
h selbstin Hinbli
k auf seine Geräte und Beoba
htungsziele ents
heiden. Ein fast-perfektes Flatkann man erhalten, wenn man eine Kombination aus Dome�at und Sky�at verwendet.Man verbindet dabei die bessere Farbübereinstimmung des Sky�ats mit dem besseremSignal-zu-Raus
h-Verhältnis (englis
h: Signal to noise ratio, S/N) des Dome�ats (Howell2000).Während die Hauptaufgabe des Flat-Field -Bildes das Entfernen der Pixel-zu-Pixel- S
hwan-kungen ist, kompensiert diese Kalibration glei
hzeitig Vignettierung (E
kabs
hattung)und Staub auf den Filtern oder im Strahlengang des Teleskops.Um das Objektbild nun um diese Pixels
hwankungen zu korrigieren, muss man dur
h dasFlat dividieren, von dem s
hon Bias und Dark (mit der glei
hen Beli
htungszeit wie dasFlat) subtrahiert wurden. Zu bea
hten ist dabei, dass man das Flat vorher normalisierenmuss, d.h. die normal reagierenden Pixel bekommen den Wert 1, die zu stark reagierendenPixel bekommen einen Wert gröÿer 1 und die zu s
hwa
h reagierenden Pixel einen Wertkleiner 1. Wird nun dur
h das Flat dividiert, werden alle Pixel des Objektbildes auf einLevel gebra
ht.Da die Pixelvariation stark wellenlängenabhängig ist, muss für jeden Filter eine eigenesFlat-Field aufgenommen werden.Zusammenfassend benötigt man für die Standardreduktion ein Bias B, ein Dark mit derBeli
htungszeit des Objektbildes DO, ein weiteres Dark mit der Beli
htungszeit des Flats
DF, das Flat F im glei
hen Filter wie das Objektbild und natürli
h das unreduzierteObjektbild O. Die Reduktion kann man dann als Glei
hung darstellen, siehe Formel 4.1.

reduziertes Bild =
(O − B) − (DO − B)

((F − B) − (DF − B))
(4.1)Das Dark enthält neben der Information über den Dunkelstrom au
h no
h das Bias-Level.Ist also ein Dark von Nöten, ist das Bias über�üssig. Man sieht au
h an Formel 4.1, dasssi
h das Bias gegenseitig aufhebt. Die Glei
hung vereinfa
ht si
h zu Formel 4.2

reduziertes Bild =
(O − DO)

(F − DF )
(4.2)Diese Standardreduktion wird für jedes Bild eines Datensatzes dur
hgeführt, um damitzur Gewinnung von wissens
haftli
h verwertbaren Ergebnissen weiterarbeiten zu können.



28 KAPITEL 4. BEOBACHTUNG UND DATENREDUKTION4.3 Datenreduktion mit IRAFDie Datenreduktion, die im Rahmen dieser Arbeit nötig war, wurde auss
hlieÿli
h mit demProgramm IRAF dur
hgeführt. IRAF ist das Image Redu
tion and Analysis Fa
ility, wasso viel bedeutet wie �Hilfsmittel zur Bild-Reduktion und -Analyse�, und ist ein universel-les Software-System für die Reduktion und Analyse von astronomis
hen Daten (NOAO2007). IRAF wurde von der IRAF -Programmiergruppe der National Opti
al AstronomyObservatories (NOAO) in Tu
son, Arizona, ges
hrieben.IRAF verfügt über eine Vielzahl von unters
hiedli
hen Paketen, die wiederum aus vielenvers
hiedenen Routinen bestehen.Da es si
h bei den Beoba
htungsdaten von Groÿs
hwabhausen um optis
he Daten handelt,wird das IRAF -Paket noao mit seinen Unterpaketen imred (�Image redu
tion pa
kage� -Bild-Reduktions-Paket) und 

dred(Reduktionspaket für CCD-Bilder) verwendet.In diesem Kapitel wird auf die verwendeten IRAF -Routinen näher eingegangen und dieVorgehensweise bei der Datenreduktion bes
hrieben.4.3.1 CCDPro


dpro
 ist eine IRAF -Routine, die CCD-Bildern z.B. um Bias, Dunkelstrom und Reak-tion des Detektors kalibriert und gegebenenfalls Detektor-Defekte korrigiert (IRAF Task

dpro
 1993). Die Routine ist sehr e�zient und einfa
h anzuwenden.Die Dateinamen der Bilder, die man bearbeiten mö
hte, werden dem Programm als Lis-te übergeben. Dana
h ist anzugeben, wel
he Kalibrationss
hritte vorgenommen werdensollen. Zu jedem dieser S
hritte gehört ein so genanntes Kalibrationsbild, wel
hes als Pa-rameter angegeben wird. Na
hdem die Kalibrationsbilder identi�ziert wurden, werden siein einem Zwis
henspei
her abgelegt, damit sie zur Bearbeitung von allen Bildern zur Ver-fügung stehen.

dpro
 bearbeitet alle angegebenen Operationen innerhalb eines Prozesses, was das Pro-gramm sehr e�zient ma
ht. Spezi�ziert man keine neuen Dateinamen für die fertigenBilder, werden die Rohbilder übers
hrieben, was viel Spei
herplatz auf der Festplattespart.Zur Reduktion der Daten aus Groÿs
hwabhausen werden drei Kalibrations- bzw. Korrek-tionsbilder verwendet - Dark, Flat und Bad-Pixel-Mask. In den Parametern wurden dieseOperationen auf �yes� gesetzt und die Kalibrationsbilder spezi�ziert (siehe Abb. 4.1).Zuerst wird ein temporäres Bild mit der glei
hen Gröÿe wie das Rohbild erzeugt. DerHeader2 ist eine Kopie des Headers des Rohbildes. Dana
h werden alle Korrekturen vor-genommen.Bei der Bad-Pixel -Korrektur werden die kaputten oder toten Pixel dur
h lineare Interpo-lation der Na
hbarzeilen oder -spalten ersetzt, wie in Kapitel 4.3.3 bes
hrieben.Bei der Korrektur des Dunkelstroms wird das Dark vom Rohbild subtrahiert. Zwar ist

dpro
 in der Lage, das Dark auf die ri
htige Beli
htungzeit zu skalieren, trotzdem wer-den zur Vereinfa
hung nur Darks mit der glei
hen Beli
htungszeit wie das Objektbildverwendet.Um den Prozess so e�zient wie mögli
h zu ma
hen, wird bei der Flat-Field -Korrekturein s
hon vollständig reduziertes (dark -korrigiertes) Flat verwendet. Das Objektbild wirdnun dur
h das vorher angemessen skalierte Flat dividiert.2Header oder au
h Dateikopf ist ein Teil der Datei, wel
her Informationen wie zum Beispiel denUrsprung der Daten enthält
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Abbildung 4.1: Die IRAF -Routine 

dpro
Die Bearbeitung erfolgt bei 

dpro
 von Zeile zu Zeile. Eine bestimmt Zeile wird beim Roh-bild und den Kalibrationsbildern eingelesen und wie oben bes
hrieben korrigiert. Wurdedies mit allen Zeilen dur
hgeführt, wird das Rohbild gelös
ht und dur
h die temporäreDatei ersetzt und abgespei
hert. Na
h all diesen S
hritten erhält man das vollständigreduzierte Bild. Dieser Prozess wiederholt si
h so lange, bis alle Bilder, die in der Listeangegeben sind, korrigert wurden.4.3.2 Erstellen von Dark und FlatBei der Datenreduktion sollen mit Hilfe von Kalibrationsbildern Fehler aus den Rohbil-dern herausgere
hnet werden. Die beiden wi
htigsten Kalibrationsbilder sind Dark undFlat-Field -Aufnahme.In Groÿs
hwabhausen werden Sky-Flats verwendet, da dort enthaltenen Helligkeitsgradi-enten dur
h die Instrumente selbst hervorgerufen sein können und so au
h in den Objekt-bildern vorhanden sind. Bei Dome�ats ist die Wahrs
heinli
hkeit höher, dass ein potenti-eller Gradient von der ni
ht glei
hmäÿigen Ausleu
htung des Flat-Field -S
hirms stammt.Für jeden Filter werden Flats aufgenommen. Die Beli
htungszeit wird dabei so gewählt,dass die Counts-Werte im oberen, aber no
h linearen, Berei
h des CCD liegen, um eingutes S/N zu erhalten.Ans
hlieÿend werden für alle Beli
htungszeiten der Flats die dazugehörigen Darks aufge-nommen.Au
h für die Beli
htungszeit der Objektbilder müssen Bilder des Dunkelstroms gewon-nen werden. Meistens werden sowohl vor Beginn als au
h na
h Ende einer Zeitserie diepasssenden Darks erzeugt. Weitere Darks zwis
hendur
h sind aufgrund der Stabilität desDunkelstroms (siehe Kapitel 2.2.4) und zugunsten der besseren Zeitau�ösung ni
ht von



30 KAPITEL 4. BEOBACHTUNG UND DATENREDUKTIONNöten.Will man verhindern, dass ein verfäls
hendes Signal in die Daten gelangt, müssen die Kali-brationsbilder mögli
hst fehlerfrei sein. Um das zu gewährleisten, werden jeweils mehrereDarks und Flats aufgnommen und zu einem so genannten Masterdark bzw. Master�atvereinigt. Dafür werden die IRAF -Routinen Dark
ombine und Flat
ombine verwendet,die auf der Routine 
ombine basieren.Allgemeines zu CombineDie IRAF -Routine 
ombine vereinigt Bilder mit Hilfe eines gewi
hteten Mittelwerts odereines Medians3 zu einem einzelnen Bild (IRAF Task 
ombine 1996).Die Bilder, die man vereinigen mö
hte, werden in einer Liste spezi�ziert. Im einfa
hstenFall haben alle Bilder die glei
he Dimension und Gröÿe, aber au
h vers
hiedene Gröÿensind mögli
h. Das entstehende Bild hat dann die Gröÿe des gröÿten Bildes.Der Header des vereinigten Bildes ist im wesentli
hen eine Kopie des Headers der erstenBildes der Liste. Haben die Bilder ni
ht alle die glei
he Beli
htungszeit, so steht im Headerdes entstehenden Bildes ein dur
h einen gewi
hteten Mittelwert ausgere
hnete Zeit.Um die Bilder zu vereinigen, müssen sie auf ein gemeinsames Counts-Level skaliert werden.Dazu stehen zwei Typen zur Verfügung: eine multiplikative Intensitätsskalierung (Skalie-rung mit Statistik der Bilder) oder eine additive Nullpunktvers
hiebung.Die Verwendung von Skalierung dur
h Intensität und additive Nullpunktvers
hiebungma
ht Sinn, wenn man ein Bild mit �Exposure� skaliert, um vers
hiedene Beli
htungszei-ten zu korrigieren. Die vers
hiedenen Helligkeiten des Himmelshintergrundes wird dannmit der Nullpunktvers
hiebung kompensiert.Na
h der Skalierung werden die Bilder gewi
htet. Die Gewi
hte werden nur für die end-gültige Mittelwertbildung genutzt.Für die multiplikative Skalierung sind die Gewi
hte so, dass die Bilder mit s
hwä
herenSignal kleineres Gewi
ht haben. Bei additiver Nullpunktvers
hiebung spielt der Hinter-grundwert des Bildes vor der Nullpunktvers
hiebung eine Rolle. Der Grund hierfür liegtdarin, dass bei einem hohen Hintergrundwert der Himmel hell ist und somit das Signal-zu-Raus
h-Verhältnis klein. Somit sollte au
h die Gewi
htung s
hwa
h sein.Der nä
hste S
hritt ist das Aussortieren von abwei
henden Pixeln. Dafür stehen eine Viel-zahl von Algorithmen zur Verfügung, die hier ni
ht im einzelnen erklärt werden sollen.Bei der Bearbeitung der Daten aus Groÿs
hwabhausen wurde auss
hlieÿli
h Avsig
lip -averaged Sigma Clipping, was soviel bedeutet wie gemittelter Sigma Auss
hnitt - verwen-det. Dur
h S
hätzung des Medians oder Mittelwertes werden abwei
hende Pixel, die einenangegebenen Wert übers
hreiten, aussortiert. Na
h dem ersten S
hritt, wird der Medianoder Mittelwert neu bere
hnet und weitere Pixel entfernt. Das wird so lange wiederholt,bis kein Pixelwert mehr den angegebenen Wert übersteigt.Na
h allen S
hritten des Skalieren, Gewi
hten und Aussortieren, werden die verbliebenenPixel dur
h die Bere
hnung des Medians oder des gewi
hteten Mittelwerts vereinigt undausgegeben.Dark
ombine & Flat
ombineSowohl Dark
ombine als au
h Flat
ombine basieren auf der oben bes
hriebenen IRAF -Routine 
ombine und greifen während der Anwendung auf 

dpro
 zu.3Zentralwert einer statistis
hen Verteilung



4.3. DATENREDUKTION MIT IRAF 31Für die Standarddatenreduktion werden Darks in zwei vers
hiedenen Beli
htungszeitenbenötigt. Um den Wert des Dunkelstroms in beiden Zeiten zu messen, werden zur Verbes-serung der Genauigkeit 3 - 5 Darks pro Beli
htungszeit aufgenommen. Diese werden mitder IRAF -Routine Dark
ombine zu einem Bild vereinigt (IRAF Help for dark
ombine1991). Als Vereinigungsoperation wird der Median verwendet, da dieser ni
ht dur
h starkabwei
hende Pixel-Werte beein�usst wird. Die einzustellenden Parameter sind in Abb.4.2zu sehen.

Abbildung 4.2: Die Parameter der Routine dark
ombineAuf ähnli
he Weise erhält man das endgültige Flat. Pro Filter werden etwa 3 - 5 Aufnah-men gema
ht, um zum Beispiel Hot-Pixel und Cosmi
s4 herausre
hnen zu können. ZumVereinigen mit dem Median wird Flat
ombine verwendet. Die eingestellten Parameter(IRAF Help for �at
ombine 1991) können Abb. 4.3 entnommen werden.

Abbildung 4.3: Die Parameter der IRAF -Routine �at
ombineDer Vorteil in der Verwendung von Flat
ombine liegt in der Verbindung zu 

dpro
. Vor4Cosmi
s sind Photonen von kosmis
her Strahlung, die auf den Detektor auftre�en und das Ergebnisverfäls
hen können



32 KAPITEL 4. BEOBACHTUNG UND DATENREDUKTIONder Vereinigung zu einem Master�at muss von jedem Einzel�at der Dunkelstrom abge-zogen werden. Stellt man bei 

dpro
 die dark
orre
tion auf �yes� und gibt ein Dark an,wird dies bei der Verwendung von Flat
ombine automatis
h erledigt. Da beide Operatio-nen innerhalb eines Prozesses ablaufen, ist Flat
ombine sehr e�ektiv.Mit den so erhaltenen Kalibrationsbildern kann man die Rohbilder reduzieren und so dieFehler beheben, um damit gute wissens
haftli
he Ergebnisse zu erhalten.4.3.3 Bad-Pixel-MaskKein Pixel eines CCD verhält si
h wie ein anderes. Wei
ht ein Pixelwert um einen festge-legten statistis
hen Betrag vom lokalen Median ab, so nennt man ihn Bad Pixel. Reagiertein Pixel gar ni
ht mehr oder nur sehr wenig auf das einfallende Li
ht, spri
ht man voneinem toten oder Dead-Pixel.Da Bad Pixel das Ergebnis von Helligkeitsmessungen verfäls
hen können, ist es notwendig,diese aufzu�nden und zu entfernen. Dazu werden die IRAF -Routinen 

dmask verwendet(IRAF Task 

dmask 1996), um eine so genannte Bad-Pixel-Mask (BPM) zu erstellen,und �xpix (IRAF Task �xpix 1996), um die Bad Pixel aus dem Bild zu entfernen.Um eine BPM zu erstellen, verwendet IRAF zwei Flat-Field-Aufnahmen mit vers
hie-denen Beli
htungszeiten. Diese werden dur
heinander dividiert, um alle Merkmale dese
hten Flat-Fields zu entfernen und nur Pixel zu �nden, die ni
ht dur
h ein Flat-Fieldkorrigiert werden können.Von dem Verhältnis der beiden Flats wird als erstes ein moving box median subtrahiert.Das bedeutet, dass in der Umgebung eines bestimmten Pixels ein Median aller umgebe-ner Pixel (Box) gebildet wird. Die Gröÿe der Box wird von den eingestellten Parameternbestimmt. Sie sollte allerdings mehr als zweimal so groÿ sein wie eine Region mit BadPixeln, damit der Median ni
ht davon beein�usst ist.Das Flat-Verhältnis, von dem der Median subtrahiert wurde, wird als nä
hstes in Blö-
ke eingeteilt. In jedem einzelnen Blo
k werden die Pixel-Werte sortiert. Es entsteht eineGauss-Verteilung, von der ein Sigma bestimmt werden kann (lokales Sigma der Box). DieBlö
ke sollten mindestens 10 Pixel in jede Ri
htung groÿ sein, damit genug Pixel für einegute Abs
hätzung vorhanden sind. Die Sigma-Ungenauigkeiten eines bestimmten Pixelsstellt das Sigma des nä
hstgelegenen Blo
kes dar.Die abwei
henden Pixel werden dur
h Verglei
h der Median subtrahierten Pixel mit einemSigma-S
hwellwert multipliziert mit dem lokalen Sigma gefunden. Als Sigma-S
hwellwert,der als Parameter festgelegt wird, sollte ein hoher Wert - z.B. 6 - ausgesu
ht werden, umnur wirkli
h s
hle
hte Pixel zu �nden. In diesem Fall würden nur Pixel als s
hle
ht erklärt,wenn sie über 6-Sigma abwei
hen.Es entsteht eine Bad-Pixel-Mask mit Wert Null für gute Pixel und Ni
ht-Null für s
hle
htePixel. Der Pixel-Werte für die Bad Pixel wird bestimmt, in dem man den nä
hsten gutenPixel su
ht. Ist dieser entlang der Zeile, erhält das Pixel einen anderen Wert, als wennman den nä
hsten guten Pixel entlang der Spalte �ndet.Die IRAF -Routine �xpix �repariert� die in der BPM angegebenen abwei
henden Pixel.Dabei werden die s
hle
hten Pixel dur
h lineare Interpolation modi�ziert. Die Ri
htungder Interpolation wird dur
h den Pixel-Wert in der BPM bestimmt.Auf diese Weise werden alle angegebenen Pixel verändert und an ihre Umgebung ange-passt.



4.4. PROBLEME MIT DER BAD-PIXEL-MASK 334.4 Probleme mit der Bad-Pixel-MaskBeim Ans
hauen aller Li
htkurven eines auf die im Kapitel 4.3.1 bes
hriebene Weisereduzierten Datensatzes �elen einige interessante Sterne auf. Abb.4.4 zeigt eine sol
heLi
htkurve. Ein ähnli
her Bede
kungsli
htwe
hsel kann dur
h Re�exionen des Li
htes des

Abbildung 4.4: Li
htkurve eines Sterns aus dem Feld von XO-1 vom 11.03.2007einen Sterns an dem anderen kurz vor und kurz na
h der Bede
kung entstehen. Im be-oba
hteten Feld wurden se
hs Sterne mit sol
h einer Li
htkurve gefunden. Da es sehrunwahrs
heinli
h ist, dass so viele Sterne mit ähnli
h seltsamen Li
htwe
hsel glei
hzeitigbeoba
htet wurden, kam die Idee eines systematis
hen Fehler auf. Weitere Indizien fürdiese Theorie sind die zu kurze Zeitdauer der Bede
kung (im Berei
h von 30 Minuten)und der zu groÿe Helligkeitsanstieg.Die genaue Betra
htung der Lage dieser Sterne auf den CCD-Bildern (siehe Abb.4.5),bra
hte die Lösung für dieses Problem. Alle diese Sterne liegen in unmittelbarer Näheeiner Bad-Pixel -Spalte des Detektors und waren im Verlauf der Na
ht über diese hinweggewandert. Das Problem ergab si
h ni
ht wegen des Vorhandenseins der Bad-Pixel, son-dern infolge der Anwendung der BPM.Ein Punkt am Himmel wird ni
ht ideal als Punkt auf das CCD abgebildet, sondern manerhält dur
h Seeing5 und Beugung am Teleskop eine so genannte Punktverbreiterungs-funktion (engl. Point Spread Funktion - PSF). Da der Tektronix 1024-Chip eine sehr groÿePixelskala von etwa 2 Bogensekunden pro Pixel hat, umfasst die PSF im Dur
hs
hnitteinen Dur
hmesser von drei Pixel. In der Bes
hreibung wird si
h nun auf eine Dimension5Seeing ist der E�ekt, dass punktförmige Li
htquellen im Teleskop als vibrierende Fle
ken ers
heinen.Hervorgerufen wird er dur
h Turbulenzen in der Atmosphäre, die zu lei
ht unters
hiedli
hen Ausbrei-tungsri
htungen des Li
hts führen (Darling 2007).
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Abbildung 4.5: CCD-Feld um XO-1 mit Positionen der Sterne mit seltsamen Li
htkurvenbes
hränkt - auf die Bewegungsri
htung des Sterns über das CCD. Legt man nun eineApertur um die PSF, wird zur Bestimmung der Helligkeit die Pixelwerte der drei Pixeladdiert. Abb.4.6 erklärt diesen Sa
hverhalt (1-dimensional).In a.) ist die Normalsituation dargestellt. Die PSF ist auf drei Pixel verteilt. Werden diesedrei Pixel aufaddiert, erhält man einen gewissen Wert für die Helligkeit.Der Stern bewegt si
h auf dem Detektor und kommt zu einer Bad-Pixel -Spalte. In b.)ist der Bad Pixel (rot dargestellt) auf Pixel 1. Mit Hilfe der BPM wird er dur
h lineareInterpolation korrigiert. Da si
h dieser Pixel no
h auÿerhalb der Apertur (grün) be�ndet,hat es keinen Ein�uss auf die Helligkeit, die innerhalb der Apertur gemessen wird.In 
.) ist der Stern einen Pixel näher an die s
hle
hte Pixel-Spalte gewandert. Der BadPixel be�ndet si
h jetzt auf Pixel 2 und somit an der Stelle der Flanke der PSF. Wieder�ndet lineare Interpolation zwis
hen den Na
hbarpixeln statt. Pixel 1 ist auÿerhalb derPSF, Pixel 3 ist genau das Maximum. Somit erhält Pixel 2 den Wert des halben Maxi-mums, wel
her aber höher ist, als der eigentli
he Wert, den die Flanke an dieser Stellehätte. Dur
h Aufaddieren erhält man einen merkli
h höheren Wert für die Helligkeit. DieHelligkeit ist künstli
h gestiegen.Als nä
hstes wandert der Bad Pixel auf Pixel 3, die Stelle des Maximuns der PSF. Dasist in d.) dargestellt. Pixel 2 und 4 haben nur einen geringen Helligkeitswert, da es si
hhierbei nur um die Flanken der PSF handelt. Wird der Bad Pixel nun interpoliert, wirder au
h dur
h diesen niedrigen Wert ersetzt. Die gesamte Helligkeit nimmt stark ab.e.) ist der glei
he Fall wie 
.). Wieder ist der dur
h Interpolation erhaltene Wert zu ho
h,
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a.) b.) c.) d.) e.) f.) g.)

Abbildung 4.6: Erläuterung des Entstehens der seltsamen Li
htkurvenwas einen Anstieg der Gesamthelligkeit zur Folge hat.In f.) ist das Herauswandern des Sterns aus der Bad-Pixel -Spalte dargestellt. Da si
h Pixel5 ni
ht mehr in der Apertur be�ndet, erhält man wieder die Normalhelligkeit.In g.) ist der Stern komplett über die Bad-Pixel -Spalte gewandert. Au
h hier bekommtman keine Änderung der Helligkeit.Um diese Theorie zu überprüfen, wurde der glei
he Datensatz no
hmal ohne BPM redu-ziert und ausgewertet. Als Verglei
h sieht man in Abb. 4.7 das Ergebnis mit BPM und inAbb. 4.8 das Ergebnis ohne BPM.Zwar erzeugt au
h der ni
ht korrigierte Bad Pixel Fehler in der Helligkeitsbestimmung,aber mit einem Unters
hied in der Gröÿenordnung von 100 Counts zur Umgebung istdieser Fehler so gering, dass selbst das unvermeidbare Photonenraus
hen einen höherenEin�uss hat.Fazit: Bei Verwendung der CTK mit einer Pixelskala von 2 Bogensekundenpro Pixel wird bei der Reduktion der Bilder komplett auf die Bad-Pixel-Maskverzi
htet.
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Abbildung 4.7: Weitere seltsame Li
htkurve eines Sterns aus dem Feld von XO-1 vom11.03.2007

Abbildung 4.8: Derselbe Stern aus dem XO-Feld ohne Verwendung der BPM



Kapitel 5Algorithmus zur DatenanalyseDa während der Bearbeitungzeit dieser Arbeit viele Beoba
htungen dur
hgeführt unddamit viele Daten gesammelt wurden, war es wi
htig, die Auswertung so e�zient wiemögli
h zu gestalten, um damit das bestmögli
he Ergebnis zu errei
hen. Dafür wurde einAlgorithmus entwi
kelt, der aus drei S
hritten besteht und auf die Anwendung mehrererProgramme na
heinander basiert. In diesem Kapitel wird die Vorgehensweise bei derDatenanalyse erklärt und auf die einzelnen S
hritte des Algorithmus eingegangen.5.1 FotometrieFotometrie ist der Prozess der Helligkeitsmessung von Sternen und Himmelshintergrund.Es gibt viele vers
hiedene Methoden der Fotometrie. Jede hat seine eigenen Anforderun-gen und Resultate.Die erste Methode ist die di�erentielle Fotometrie, bei der der Helligkeitsunters
hied zwi-s
hen einem Veränderli
hen Stern und einem konstanten Verglei
hsstern (engl. Compari-son Star, CS) gemessen wird.Will man die s
heinbare Helligkeit eines Sterns exakt bestimmen, so muss man die Absorp-tion in der Erdatmosphäre berü
ksi
htigen. Dazu muss man so genannte Standardsterneaufnehmen, deren s
heinbare Helligkeiten in den verwendeten Filtern genau bekannt sind.Diese Methode nennt man absolute Fotometrie.Da im Rahmen dieser Arbeit nur Helligkeitss
hwankungen bestimmt werden, wurde si
hauf die Bes
hreibung der di�erentielle Fotometrie bes
hränkt.5.1.1 Di�erentielle FotometrieEin Verfahren der di�erentiellen Fotometrie ist die so genannte Blenden- oder Apertur-Fotometrie. Dabei werden der Veränderli
he Stern sowie der Verglei
hsstern von einerApertur umfangen. Jede Apertur besitzt zwei oder drei Kreise mit vorgegebenen Radius.Der innere Kreis ums
hlieÿt den Stern. Dabei sollte man darauf a
hteten, dass die Gröÿedes Kreises ungefähr vier- bis fünfmal die Halbwertsbreite der PSF ist, um alles Li
ht desSterns messen zu können.Der äuÿere Kreis s
hlieÿt eine sternleere Flä
he ein, in der der Wert des Himmelshinter-grundes gemessen wird. Der mittlere Kreis (sofern er existiert) ist eine Lü
ke zwis
heninneren und äuÿeren Kreis. In ihm wird ni
ht gemessen, da sonst die Messung dur
hStreuli
ht vom Stern selbst verfäls
ht würde. In der Abb. 5.1 aus AAVSO (2005, CCDObserving Manual) ist ein Stern mit Apertur zu sehen. Der Wert, der im äuÿeren Kreis37
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Abbildung 5.1: Die Ringe der Messapertur um einen Sterngemessen wurde, wird von dem Wert des inneren Kreises abgezogen. Das glei
he wirdau
h für den Verglei
hsstern dur
hgeführt. Die so erhaltenen Werte werden nun mitein-ander vergli
hen bzw. voneinander abgezogen. Auf diese Weise kann man atmosphäris
heStörungen und die Luftsäule (engl. Airmass) herausre
hnen und erhält eine di�erentielleHelligkeit. Sind in einem CCD-Feld zu viele Sterne vorhanden (
rowded �elds) bzw. ste-hen zwei oder mehrere Sterne so nah beieinander, dass das Li
ht des einen Sterns in dieApertur des anderen Sterns hineinragt, kann man entweder die Apertur so klein wählen,dass si
h die Aperturen ni
ht mehr übers
hneiden oder eine andere Methode benutzen.Dazu eignet si
h am besten PSF-Fitting. Die PSF der Sterne kann dur
h vers
hiedeneFunktionen (z.B. Gauss-Pro�l) angenähert werden. Damit können au
h no
h si
h gegen-seitig überlappende Sterne exakt vermessen werden (Broeg 2002).Bei den während dieser Arbeit beoba
htenten Feldern war ein PSF-Fitting ni
ht nötig.Deshalb wurde für die Auswertung auss
hlieÿli
h Aperturfotometrie verwendet.5.1.2 Di�erentielle Fotometrie mit IRAFUm die di�erentielle Fotometrie bei den reduzierten Bildern der CTK dur
hzuführen,wurde die von Christopher Broeg ges
hriebene IRAF-Routine 
hphot benutzt, die auf derunter noao.digiphot.daophot (weitere Unterpakete von noao) zu �ndenden Routine photbasiert.Phot bere
hnet genaue Zentren, Hintergrundwerte und Magnituden für eine Liste vonObjekten, die in einer Textdatei angegeben werden oder interaktiv mit einem Cursor aufeinem Bild markiert werden. Die Ergebnisse werden als Textdatei ausgegeben.Um gute Ergebnisse zu erhalten, muss man vorher einige wi
htige Einstellungen tätigen.In Abb. 5.2 ist das Menü der Routine phot zu sehen. Man kann dort die einzelnen Un-termenüs aufrufen. Die Parameter sind in diesem Beispiel auf ein in Groÿs
hwabhausenbeoba
htetes Feld angepasst.Unter datapars (Abb. 5.3) stellt man die Parameter ein, die von den Daten abhängig sindwie z.B. die Optik des Instruments, die Charakteristik des Detektors und die Beoba
h-tungsbedingungen (Airmass, Seeing als FWHM der PSF) bzw. die Header-Keywords, diediese Informationen enthalten (IRAF Help for datapars 1992). Da die PSF der Sternedur
h die groÿe Pixelskala der CTK nur wenige Pixel umfasst, liegt deren FWHM meis-tens bei 2. Gain und RN sind die im Kapitel 2.2.4 bestimmten Werte.
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Abbildung 5.2: IRAF -Routine phot : Einstellung der Parameter unter epar phot

Abbildung 5.3: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenü dataparsUm genaue Zentren zu bere
hnen, muss man unter 
enterpars z.B einstellen, wel
her Al-gorithmus verwendet werden soll. Die voreingestellten Werte, die man in Abb. 5.4 sieht,wurden wegen der E�zienz ausgesu
ht und bringen ordentli
he Ergebnisse in einer Viel-zahl von Fällen (IRAF Help for 
enterpars 1996). Da diese Genauigkeit für die Auswertungder Daten aus Groÿs
hwabhausen ausrei
hend ist, wurde an den Parametern ni
hts geän-dert.Die zur Bere
hnung des genauen Hintergrundwertes wi
htigen Einstellungen �ndet manunter �tskypars. Das wi
htigste hier ist die Angabe der Gröÿe des Rings, in dem derHintergrundwert gemessen werden soll (IRAF Help for �tskypars 1992). Um Streuli
htvom Stern ni
ht mitzumessen, sollte man eine Lü
ke zwis
hen Apertur und äuÿerem Ringlassen (siehe Kapitel 5.1.1). Als Parameter stellt man ein, bei wel
hem Radius (in Pixel)der äuÿere Ring beginnt und wie breit dieser sein soll. Diese Einstellungen sollte manauf jedes Objekt anpassen, um das bestmögli
he Ergebnis zu erhalten. In Abb. 5.5 istdas Beispiel des Sterns von TrES-2 dargestellt. Als Algorithmus für die Bere
hnung desHintergrundwertes stehen Mean1, Mode2 und Median zur Verfügung. Für die Daten ausGroÿs
hwabhausen wird der Median, also der Zentralwert einer Verteilung verwendet, umso Bad-Pixel und Cosmi
s herausre
hnen zu können.1Mittelwert einer statistis
hen Verteilung2Der häu�gste Wert einer statistis
hen Verteilung



40 KAPITEL 5. ALGORITHMUS ZUR DATENANALYSE

Abbildung 5.4: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenü 
enterpars

Abbildung 5.5: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenü �tskyparsWi
htige Einstellungen für die Bere
hnung der Magnituden werden unter photpars ge-ma
ht. Angegeben wird der Radius (oder eine Liste von Radien) der Apertur in Pixel(IRAF Help for photpars 1992). Wie in Kapitel 5.1.1 erwähnt, sollte die Apertur etwa dasVier- bis Fün�a
he der Halbwertsbreite der PSF sein, um das komplette Li
ht des Sternszu messen. Nur in wenigen Fällen sollte man die Apertur kleiner wählen, z.B. wenn einanderer Stern sehr nah neben dem interessanten Objekt steht.Weiterhin kann man si
h eine Nullpunktvers
hiebung zmag de�nieren, dur
h die die in-strumentelle Magnituden korrigert werden.Die Bere
hnung der Magnituden wird von phot folgendermaÿen dur
hgeführt. Die Pi-xelwerte innerhalb der Apertur werden aufsummiert. Um Rundungsfehler zu vermeiden,bere
hnet phot au
h Pixelanteile am Rande der Apertur. Es werden die Formeln 5.1, 5.2,5.3 und 5.4 verwendet (IRAF Task phot 1992).
flux = sum − A · sky (5.1)
mag = zmag − 2, 5 · log(flux) + 2, 5 · log(Texp) (5.2)
err =

√
flux

Gain
+ A + σ2 +

A2 · σ2

nsky
(5.3)

merr = 1, 0857 ·
err

flux
(5.4)
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flux . . . Gesamtzahl der Counts in der Apertur mit Hintergrund
sum . . . Gesamtzahl der Counts in der Apertur ohne Hintergrund

A . . . Flä
he der Apertur in Pixel
sky . . . Pixelwert des Hintergrunds in Counts

mag . . . instrumentelle Magnitude
zmag . . . Nullpunktvers
hiebung

Texp . . . Beli
htungszeit
Gain . . . Gain des Detektors (siehe Kapitel 2.2.3) in Counts

σ . . . Standardabwei
hung des Hintergrunds
nsky . . . Anzahl der Pixel, die für die Bestimmung des Hintergrunds verwendet werden
merr . . . Fehler bei der Bestimmung der MagnitudeWährend der Benutzung von phot muss man mit einem Cursor auf jedem Objektbildeiner Zeitserie sowohl den Veränderli
hen und die Verglei
hssterne kennzei
hnen. Da diessehr umständli
h ist, hat Christopher Broeg das Programm so modi�ziert, dass man aufjedem Bild nur no
h den Veränderli
hen markieren muss. Um statt phot 
hphot verwen-den zu können, ist eine Datei von Nöten, in der die Pixelkoordinaten der Sterne enthaltensind, die man fotometrieren mö
hte. An erster Stelle dieser Datei muss der Veränderli
hestehen. Das Programm berre
hnet den Abstand zwis
hen dem Veränderli
hen und denausgewählten Verglei
hssternen. So kann die Magnitude von jedem in der Koordinatenda-tei aufgeführten Stern auf jedem Bild bere
hnet werden, wenn man nur Stern 1 markiert.Dabei ist darauf zu a
hten, dass kein Bild der Zeitserie verdreht ist, da sonst die restli
henSterne ni
ht gefunden werden können.Diese Routine ma
ht es mögli
h, alle im Feld vorhandenen Sterne zu verwenden. ZurErstellung einer Koordinatendatei wurde die Obje
t dete
tion vom Programm Gaia ver-wendet. Um alle Sterne verwenden zu können wurde Gaia so eingestellt, dass au
h Objektemit einem sehr geringen Signal-zu-Raus
h-Verhältnis gefunden werden. Diese werden beiden ans
hlieÿenden Bearbeitungss
hritten automatis
h wieder aussortiert (siehe Kapitel5.2).5.1.3 Die Methode des künstli
hen Verglei
hssternsEin groÿes Problem bei der di�erentiellen Fotometrie ist die Su
he na
h einem geeignetenVerglei
hsstern. Die gewöhnli
he Methode ist die Verwendung eines Verglei
hsterns. Al-lerdings könnte das Ergebnis dur
h unbekannte Veränderli
hkeit dieses Sterns beein�usstwerden. Oft werden mehrere Sterne verwendet und ein Mittelwert gebildet. Mit vielenVerglei
hssternen reduziert man zwar das Raus
hen, allerdings ist die Wahrs
heinli
hkeitgröÿer, dass einer (oder mehrere) der Sterne selbst veränderli
h ist, was das Ergebnis ver-s
hle
htern könnte.Der beste Weg zu einem geeigneten Verglei
hsstern ist, so viele Sterne wie mögli
h zueinem künstli
hen Verglei
hsstern zusammen zu re
hnen. Ein Algorithmus sollte ents
hei-den, wel
he Sterne die Besten sind, indem ein gewi
hteter Mittelwert aller Sterne gebildetwird. Man sollte dazu immer alle im CCD-Feld verfügbaren Sterne benutzen.Das von Christopher Broeg ges
hriebene Programm zur di�erentiellen Fotometrie be-re
hnet aus allen angegebenen Sternen einen künstli
hen Stern mit dem bestmögli
hen



42 KAPITEL 5. ALGORITHMUS ZUR DATENANALYSESignal-zu-Raus
h-Verhältnis. Dabei werden automatis
h Sterne mit einer höheren Ver-änderli
hkeit weniger gewi
htet als Sterne, die nahezu konstant bleiben. Mit dieser Me-thode werden viele negative Aspekte der di�erentiellen Fotometrie beseitigt. Es könnenVerglei
hssterne mit unbekanntem Verhalten verwendet werden, da sie je na
h Veränder-li
hkeit angemessen gewi
htet in den künstli
hen Verglei
hsstern eingehen.Der Algorithmus besteht aus drei grundlegenden S
hritten. Zuerst werden die instrumen-tellen Magnituden für alle Feldsterne bere
hnet, dann wird dur
h einen iterativen Prozessfestgestellt, wel
he Sterne konstant sind und zum S
hluss wird ein gewi
hteter Mittelwertaller Verglei
hssterne gebildet. Der Ablauf des Algorithmus ist s
hematis
h in Abb. 5.6aus Broeg et al. (2005) dargestellt.

Abbildung 5.6: S
hematis
hes Diagramm zum Ablauf des künstli
hen-Verglei
hsstern-Algorithmus (kVA)Genaue Details zum Algorithmus wie zum Beispiel der Ablauf des iterativen Prozessesund die Bere
hnung der verwendeten Gewi
htung �ndet man bei Broeg et al. (2005) undBroeg (2002).Christopher Broeg hat dieses Programm für die Bestimmung der Rotationsperioden vonT-Tauri-Sternen entwi
kelt. T-Tauri-Sterne haben Rotationsperioden im Berei
h von Ta-gen. Um diese zu bestimmen, rei
ht es, in einer Na
ht nur eine kleine Anzahl von Bil-dern/Messwerten aufzunehmen. Auÿerdem war dabei dur
h ein kleines Gesi
htsfeld dieAnzahl der Verglei
hssterne relativ gering. Um das Programm auf die Anforderungen derTransitsu
he in Groÿs
hwabhausen anzupassen, musste es modi�ziert werden.Das Programm ma
ht es nun mögli
h, die di�erentielle Fotometrie auf alle im CTK-Feldvorhandenen Sterne (etwa 1000 - 2000 Sterne in den beoba
hteten Feldern) auf sehr vielenBildern (im Berei
h von 200 Bildern/Messwerten pro Na
ht) anzuwenden. Man erhält fürjeden Stern auf jeden Bild eine di�erentielle Magnitude, kann also für jeden Stern eineLi
htkurve plotten und so na
h neuen Veränderli
hen Sternen su
hen.



5.2. AUSWAHL DER BESTEN VERGLEICHSSTERNE 435.2 Auswahl der besten Verglei
hssterneDie Verwendung des Programms zur Bere
hnung eines optimierten künstli
hen Verglei
hs-sternes erlaubt, dass alle im CCD-Feld vorhandenen Sterne als CS benutzt werden kön-nen. Um das bestmögli
he Ergebnis zu erhalten werden Sterne mit einem niedrigen S/N(s
hwa
he Sterne) und stark veränderli
he Sterne na
hträgli
h aussortiert. Dazu wird dasProgramm mehrmals hintereinander ausgeführt.Im ersten S
hritt bzw. na
h den ersten Dur
hlauf des kVA mit allen Verglei
hssternenwerden alle CS aussortiert, die aufgrund von Drifts auf dem CCD oder aufgrund aufkom-mender Bewölkung und Nebel ni
ht auf jeden Bild der Zeitserie zu �nden sind oder au
hsaturierte Sterne. Sol
he Sterne lassen si
h sehr einfa
h identi�zieren, denn sie besitzeneine sehr sehr kleine Wi
htung im Berei
h von 10−10 − 10−17, je na
hdem, auf wie vielenBildern sie zu sehen sind.Ohne diese zuerst aussortierten Sterne wird ein erneuter Dur
hlauf des Programms ge-startet. Nun sollen alle Veränderli
hen Sterne und Sterne mit s
hle
hten S/N beseitigtwerden. Diese Sterne haben eine Wi
htung von 10−4 − 10−7 (meistens gibt es keine Ster-ne, die eine Wi
htung zwis
hen 10−7 und 10−10 haben, was es sehr einfa
h ma
ht, Sternezu identi�zieren, die ni
ht auf jeden Bild gemessen werden können). Zwar kann man an-hand der Gewi
hte ni
ht unters
heiden, ob es si
h um einen Veränderli
hen Stern oderum einen s
hwa
hen Stern handelt (das ist nur anhand der Li
htkurve mögli
h), für dieAuswahl der besten Verglei
hssterne ist dies aber ni
ht von Bedeutung.Bei einem dritten Dur
hlauf des Programms können nun no
h s
hwa
h veränderli
he Ster-ne mit einerWi
htung von 10−3 ausgesondert werden.Es bleiben nur no
h die konstantesten CS mit dem besten S/N im ganzen CCD-Feld üb-rig. Diese erkennt man an ihrer Wi
htung von 10−1 und 10−2. Abb. 5.7 zeigt als Beispieldie Ausgabe des Programms mit unters
hiedli
h guten CS. Die genaue Bes
hreibung dereinzelnen Werte ist bei Broeg et al. (2005) zu �nden.

Abbildung 5.7: Die Ausgabe des kVA. CS 1 ist ni
ht auf jeden Bild der Zeitserie zu sehen,CS 2 hat nur ein sehr kleines S/N, CS 3 ist ein guter Verglei
hsstern (hell und konstant)und CS 4 ist veränderli
hLässt man das Programm nun ein letztes Mal mit den besten CS dur
hlaufen, erhält mandas bestmögli
he Ergebnis für die instrumentellen Magnituden. Bei der in Groÿs
hwab-hausen beoba
hteten Feldern blieben meist 25 - 35 gute Verglei
hsterne übrig, aus denender künstli
he Verglei
hsstern bere
hnet wurde, um die di�erentiellen Magnituden desinteressierenden Objektes zu bestimmen.



44 KAPITEL 5. ALGORITHMUS ZUR DATENANALYSE5.3 plot_starsWie s
hon in den vorherigen Kapiteln erwähnt, ma
ht es 
hphot mögli
h, alle Sterneim Feld zu fotometrieren. Die Bere
hnung des künstli
hen Verglei
hssterns erlaubt diedi�erentielle Fotometrie aller Feldsterne, da während der Anwendung für alle CS die dif-ferentiellen Magnituden bere
hnet werden.Der groÿe Vorteil dieser Methode ist, dass im gesamten Feld na
h Transits und Verän-derli
hen Sternen gesu
ht werden kann. Dafür ist ein Programm von Nöten, das für jedenStern eine Li
htkurve plottet.Tobias S
hmidt hat mit der Hilfe von Andreas Seifahrt einen Algorithmus ges
hrieben,der die Ausgabedatei des kVA mit den di�erentiellen Magnituden aller Sterne einliest,diese auf 1 normiert und dann für alle Sterne die Li
htkurve erzeugt. Dieses Programmheiÿt plot_stars.Au
h bei plot_stars mussten wieder einige Änderungen vorgenommen werden. Das Pro-grammwurde in zwei einzelne Programmemit je einer anderen A
hsenskalierung aufgeteilt- plot_stars_g und plot_stars_k (Quelltexte im Anhang).Um die Li
htkurve aller CS zu plotten und um au
h stark veränderli
he Sterne zu �n-den, wird plot_stars_g (g=groÿ) mit einer Skalierung der y-A
hse von 0,5mag - 1,2magbenutzt. plot_stars_k (k=klein) wird verwendet, wenn alle s
hle
hten CS aussortiertwurden und nur no
h die besten übrig geblieben sind. So können au
h s
hwa
he Ver-änderungen bis hin zu Transits erkannt werden. Die A
hsenskalierung rei
ht hier von0,9mag - 1,1mag.plot_stars erzeugt bei einem Dur
hlauf zwei Dateien. In der ersten Datei ist die Li
ht-kurve des interessierenden Objektes zu �nden, in der zweiten sind es die Li
htkurvenaller verwendeten Verglei
hssterne. In dieser Datei können alle Li
htkurven dur
hgesehenwerden, um Transits und Veränderli
hen Sterne zu �nden.



Kapitel 6Beoba
htung bekannter TransitplanetenUm die fotometris
he Genauigkeit der Instrumente in Groÿs
hwabhausen zu testen, wur-den Sterne mit bekannten Transitplaneten na
hbeoba
htet. Im März 2007 wurde jeweilsein Transit von XO-1b und TrES-1 aufgenommen und ausgewertet.6.1 XO-1bDer erste Erfolg des XO-Projektes ist die Entde
kung eines Planeten, der an dem hellenG1V-Stern GSC 02041-01657 im Sternbild Corona Borealis (Nördli
he Krone), vorbei-zieht (M
Cullough et al. 2006).Am 11. März 2007 wurde XO-1b als erster Transitplanet in Groÿs
hwabhausen na
hbeob-a
htet. An der Li
htkurve von XO-1b wird beispielhaft die Auswertung und die Bestim-mung des Transitzentrums erklärt.6.1.1 Allgemeines zu XO-1bDie XO-Kameras überwa
hten zehntausende Sterne heller als V=12mag zweimal jedezehn Minuten für mehr als zwei Monate von September 2003 - September 2005. Aus derAnalyse dieser mehr als 3000 Beoba
htungen pro Stern , wurde GSC 02041-01657 als einervon Dutzend Sternen identi�ziert, die eine transitähnli
he Li
htkurve zeigen. Der Sternerhielt den Namen XO-1.Mit den XO-Kameras wurden drei Transits 2004 und ein Transit 2005 beoba
htet undvorläu�ge Li
htwe
hselelemente festgelegt, mit denen die Na
hbeoba
htungen geplant wer-den konnten. Um die Planetennatur zu bestätigen, wurden im Sommer 2005 rei
hhaltigeNa
hbeoba
htungen dur
hgeführt, die dur
h das XO-E.T. (siehe Kapitel 3.2.2) unterstütztwurden. Anhand der zusätzli
h erhaltenen Li
htkurven konnten die Li
htwe
hselelementeauf Formel 6.1 (M
Cullough et al. 2006) bestimmt werden und ausges
hlossen werden,dass es si
h um einen Bede
kungsveränderli
hen handelt.
Ttr = T0 + P · E (6.1)mit:

T0 = (2453808, 9170± 0, 0011) d

P = (3, 941534± 0, 000027) d45



46 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENWeiterhin wurden Spektren aufgenommen und eine Radialges
hwindigkeitsanalyse dur
h-geführt. Die Spektren und zusätzli
he Mehrfarbenfotometrie bestätigten, dass es si
h beiXO-1b um einen Planeten handelt.Um nun die Parameter des Planeten genau zu bestimmen, müssen die Daten des Sternsgenau bekannt sein. Dur
h die genaue Analyse der Spektren konnte gezeigt werden, dasses si
h bei XO-1 um einen sehr sonnenähnli
hen Stern mit R∗ = (1, 0 ± 0, 08) R⊙
1,

M∗ = (1, 0 ± 0, 03) M⊙
2, log g = 4, 48 und einem Alter von 4,47Ga handelt, wel
hersi
h in einem Abstand von 200 p
 be�ndet.Mit diesen Werten und dur
h das An�tten der Li
htkurve konnte die Werte des Planetenauf Mpl = (0, 9 ± 0, 07) Mjup, Rpl = (1, 30 ± 0, 11) Rjup

3, Inklination i = (87, 7 ± 1, 2)◦und groÿe Halba
hse a = (0, 0488± 0, 0005) AE bestimmt werden. Damit kann XO-1b alsHeiÿer Jupiter klassi�ziert werden.Die Entde
kung von XO-1b zeigt, wie wi
htig die internationale Zusammenarbeit zwi-s
hen professionellen Astronomen und Amateuren ist, um Planeten von Kandidaten zuunters
heiden und die Li
htwe
hselelemente zu bestimmen.Kurz na
h der Bekanntgabe der Entde
kung von XO-1b von (M
Cullough et al. 2006)wurde von 
itet2006PASP..118.1245W die frühesten Transitbeoba
htungen aus dem Jahr2004 verö�entli
ht. Es sind dort 11 weitere Transitzeiten (zwei vom XO-Projekt und neunvon SuperWASP Na
hbeoba
htungen) angegeben, mit denen die Ephemeriden auf Formel6.2 bestimmt wurden.
Ttr = T0 + P · E (6.2)mit:

T0 = (2453150, 6849± 0, 0018) d

P = (3, 941634± 0, 000137) d6.1.2 Beoba
htung und erste AuswertungDer Transit von XO-1 wurde in der Na
ht vom 11/12. März 2007 beoba
htet. Mit den inFormel 6.1 angegebenen Ephemeriden wurde vorher der Transitzeitpunkt bere
hnet. Eswar also s
hon vorher bekannt, dass in der Beoba
htungszeit ein Helligkeitsabfall statt�n-den würde. In der Zeit von 22.43 UT - 2.47 UT wurden 161 Bilder von XO-1 aufgenommen.Leider kam es wegen dünnen Wolken und Nebel zu einer geringen Vers
hle
hterung derfotometris
hen Genauigkeit. Im Laufe der Na
ht verzogen si
h die Wolken, was die Foto-metrie wieder verbesserte.Die im Kapitel 5.1.2 erwähnte Obje
t Dete
tion vom Programm Gaia konnte 461 Sternedetektieren - XO-1 und 460 Verglei
hssterne.Mit den Sternen im CCD-Feld um XO-1 wurde ein Diagramm erstellt, in dem die foto-metris
he Genauigkeit über der Helligkeit der Sterne bei 60 s Beli
htungszeit dargestelltist (Abb. 6.1). Daraus kann man ablesen, bis zu wel
her Helligkeit mT man mit den ver-wendeten Instrumenten in Groÿs
hwabhausen ein Transit detektieren könnte. Für dieseAbs
hätzung wird von einer statistis
hen Transit-Signi�kanz Sd, wel
he au
h als Signal-Raus
h-Verhältnis eines Transits bezei
hnt wird, ausgegangen. Laut Pont et al. (2007)bere
hnet si
h diese mit Formel 6.3.1R⊙ = 7 · 10
8m2M⊙ = 2 · 10
30 kg3Rjup = 7 · 10
7m
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Abbildung 6.1: Mittlere fotometris
he Genauigkeit über der Sternhelligkeit bei 60s Be-li
htungszeit. Die gestri
helte Linie gibt die Detektionss
hwelle für Transits an.
Sd =

d ·
√

n

σ
(6.3)mit:

d . . . Tiefe des Transits
n . . . Anzahl der Datenpunkte im Transit
σ . . . mittlerer fotometris
he FehlerPont et al. (2007) haben in 105 −108 statistis
hen Test festgestellt, dass bei einer statisti-s
hen Transit-Signi�kanz von Sd = 7−10 ein Transit detektierbar ist. Die zu bestimmendeGröÿe zur Abs
hätzung der Detektionss
hwelle von Transits ist der mittlere fotometris
heFehler σ. Zur Bere
hnung wird von einem Sd = 10 ausgegangen. Bei einer Beli
htungszeitvon 60 s und einer Auslesezeit von etwa 30 s kann man abs
hätzen, dass etwa 100 Da-tenpunkte während eines Transits aufgenommen werden. Für einen 2,5% (=̂ 0, 0275 mag)tiefen Transit, ergibt si
h σ = 0, 0275 mag (in Abb 6.1 als gestri
helte Linie dargestellt).Aus Abb. 6.1 kann nun eine Detektionss
hwelle abgelesen werden von:

mT = 12, 8magNa
h dem ersten Dur
hlauf der kVA blieben nur no
h 262 CS übrig, da die anderen ni
htauf allen Bildern gemessen werden konnten. Der Helligkeitsverlauf dieser Sterne wurde



48 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENmit plot_stars_g dargestellt. Diese Li
htkurven können hier ni
ht im einzelnen gezeigtwerden, da sie den Rahmen dieser Arbeit sprengen würden. Im Feld um XO-1 sind vieles
hwa
he Sterne mit niedrigen S/N zu �nden. Na
h der erneuten Aussortierung dieserObjekte, konnten no
h 28 als gute CS verwendet werden. Die resultierende (unbearbeite-te) Li
htkurve ist in Abb. 6.2 zu sehen.

Abbildung 6.2: Die resultierende (unbearbeitete) Li
htkurve von XO-1 mit 28 guten CSDie Messungen des 11mag hellen Sterns haben eine mittlere fotometris
he Genauigkeitvon σ = 0, 008 mag. Damit ist der Transit, dessen Helligkeit um 2,1% (=̂ 0, 023 mag) ab-fällt, deutli
h zu erkennen.Um den Zeitpunkt des Transitzentrums genau bestimmen zu können, wurden die Datenvon XO-1 mit einem Algorithmus bearbeitet, wel
her systematis
he E�ekte aus Li
htkur-ven herausre
hnet - Sysrem.6.1.3 SysremGrundlagenSysrem ist ein Algorithmus, der systematis
he E�ekte aus Li
htkurven entfernt, die manbei fotometris
hen Beoba
htung erhält. Der Algorithmus arbeitet ohne vorher zu wissen,um wel
he E�ekte es si
h handelt, Hauptsa
he, sie treten bei vielen Sternen des Feldesauf. Sol
he E�ekte sind zum Beispiel Streuli
ht vom Mond oder der Erde oder au
h daspositionsabhängige Verhalten des CCD.Das Grundprinzip des Sysrem-Algorithmus ist die Bestimmung der farbabhängigen atmo-sphäris
hen Extinktion, die erdgebundene fotometris
he Messungen stört. Dieser E�ektist von der Sternfarbe abhängig, die meistens ni
ht bekannt ist.Um die farbabhängige Extinktion zu korrigieren, bestimmt man die e�ektive Farbe jedes



6.1. XO-1B 49Sterns als Funktion der Airmass. Es wird die beste Farbe ci für jeden Stern gesu
ht, dieFormel 6.4 für die Extinktion jedes Sterns auf jedem Bild minimiert.
S2

i =
∑

j

(rij − ciaj)
2

σ2
ij

(6.4)mit:
ci . . . Farbe jedes Sterns
aj . . . Airmass jedes Bildes
rij . . . di�erentielle Magnitude jedes Sterns auf jeden Bild
σij . . . fotometris
he FehlerUmgekehrt ist die atmosphäris
he Extinktion ni
ht nur abhängig von der Airmass, sondernau
h von den Wetterbedingungen. Dann su
ht der Algorithmus na
h der besten S
hätzungfür die Airmass auf jeden Bild, die von der bere
hneten e�ektiven Farbe jedes Sternsgegeben wird. Die besten Airmasses soll die Formel 6.5 minimieren.

S2
j =

∑

i

(rij − ciaj)
2

σ2
ij

(6.5)Mit den neuen Airmasses kann die e�ektive Farbe der Sterne neu bere
hnet werden.Dieser iterative Prozess wird so lange wiederholt, bis si
h sowohl Farbe als au
h Airmassni
ht mehr ändern. So �ndet der Algorithmus die besten Farben ci für jeden Stern undAirmasses aj für jedes Bild, die die globale Formel 6.6 minimieren.
S2 =

∑

ij

(rij − ciaj)
2

σ2
ij

(6.6)Genaue Details zum Algorithmus �ndet man bei Mazeh et al. (2007).AnwendungZur Bearbeitung der Li
htkurven mit Sysrem wurde eine von Johannes Koppenhöfer na
hMazeh et al. (2007) implementierte Routine verwendet.Die Li
htkurven des interessierenden Objektes und der CS müssen als je eine As
ii-Tabellemit den di�erentiellen Magnituden und deren Fehler vorliegen. Diese werden von demProgramm eingelesen und mit dem oben bes
hriebenen Algorithmus na
h systematis
henE�ekten untersu
ht und bearbeitet. Die Anzahl der E�ekte, die aus den Li
htkurven ent-fernt werden sollen, ist wählbar und kann als Parameter eingestellt werden.Allerdings ist die Anwendung des Programms für die Daten aus Groÿs
hwabhausen s
hwie-rig. Ges
hrieben wurde der Algorithmus für eine groÿe Anzahl von Li
htkurven mit vielenDatenpunkten. Dabei wird das konstante Li
ht auf systematis
he E�ekte untersu
ht, diein allen Li
htkurven glei
hermaÿen ers
heinen.Bei der Transitbeoba
htung in Groÿs
hwabhausen liegen ein Groÿteil der Datenpunkteim Transit und die Anzahl der guten, konstanten CS ist zu gering. Das bedeutet, dasszu wenig konstantes Normalli
ht für die Su
he na
h Systematiken vorhanden ist. Deshalbwird selbst der Transit als systematis
hen E�ekt erkannt und herausgere
hnet.Bei XO-1 wurde s
hon beim Dur
hlauf des Programms mit zwei E�ekten der Transit als



50 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENsystematis
hen Fehler identi�ziert und entfernt. Deshalb wurde für die Bearbeitung derLi
htkurve nur mit einem E�ekt gere
hnet. Groÿe Änderungen konnten ni
ht festgestelltwerden (siehe Abb. 6.3), was darauf hindeutet, dass die Form der Li
htkurve ni
ht starkvon Systematiken beein�usst war. Allerdings konnte der Ein�uss der Wolken zu Beginnder Sequenz ni
ht entfernt werden. Trotzdem war eine Auswertung der Li
htkurve unge-hindert mögli
h.6.1.4 Bestimmung des TransitzeitpunktesEine wi
htige Gröÿe zur Charakterisierung des Orbits eines Planeten um seinen Stern istdie Zeit, in der der Planet den Stern einmal umkreist - die Periode. Um diese bere
hnenzu können, ist die Beoba
htung mehrerer Transits dieses Planeten und die genaue Bestim-mung des Transitzentrums von Nöten.Zur Ermittlung des Zeitpunktes des Transits von XO-1 wird eine theoretis
he Li
htkurve,die aus den bekannten Eigens
haften und Orbitparametern von Stern und Planet be-re
hnet wurde, an die beoba
htete Li
htkurve ange�ttet. Die dazu benötigte analytis
heLi
htkurve wurde von Johannes Koppenhöfer zur Verfügung gestelltUm den besten Fit zu erhalten, wird die analytis
he Li
htkurve so vers
hoben, dass das
χ2, wel
hes si
h mit Formel 6.7 bere
hnet, minimal wird.

χ2 =
∑

i

(
mt − mb

σi

)2 (6.7)mit:
mt . . . theoretis
h bere
hnete di�erentielle Magnitude
mb . . . beoba
htete di�erentielle Magnitude
σi . . . fotometris
he FehlerWird die theoretis
he Li
htkurve um das Transitzentrum herum bewegt, steigt das χ2 zubeiden Seiten stark an. Dieses Verhalten kann mit einer negativen Gauss-Funktion derForm Formel 6.8 angenähert werden (A(0), A(1), A(2), A(3)...Fit-Parameter).

f(x) = A(0) · e−
1
2(

x−A(1)
A(2) )

2

+ A(3) (6.8)Dur
h die Bere
hnung des Minimums dieser Funktion erhält man den Zeitpunkt des Tran-sitzentrums.Au
h die Unsi
herheit dieses Wertes wird über die χ2-Gauss-Kurve bere
hnet. Laut Presset al. (1992, Numeri
al Re
ipes) ist die 1-σ-Fehlergrenze an dem Punkt der Verteilung,an dem das χ2 um 1 gröÿer wird, 2-σ, wenn das χ2 um 4 ansteigt und 3-σ, bei einemWa
hstum des χ2 um 9.Der Wert für den Transitzeitpunkt soll mit 1-σ-Fehlern angegeben werden. Die Hälfte desAbstandes der beiden 1-σ-Punkte auf der Gauss-Kurve ist das Fehlerintervall, in dem si
hder wahre Wert mit 68,3% Si
herheit be�ndet.In Abb 6.3 ist die Li
htkurvevon XO-1 na
h Anwendung von Sysrem mit einem E�ektund dem besten Fit der theoretis
hen Li
htkurve dargestellt.Mit Hilfe des χ2-Tests wurde der Zeitpunkt des Transitzentrums auf Formel 6.9 bestimmt.
Tc = (2454171, 529465± 0, 0016) d (6.9)
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Abbildung 6.3: Die mit der theoretis
hen Kurve ange�ttete Li
htkurve von XO-1 na
hAnwendung des Sysrem-Algorithmus mit einem E�ekt.Allerdings muss bea
htet werden, dass der Zeitpunkt des Transits dur
h die Bahnbewe-gung der Erde um die Sonne periodis
h verfäls
ht wird. Damit die Zeitangabe unabhän-gig von der jahreszeitli
h unters
hiedli
hen Entfernung zum Stern wird, geht man vomgeozentris
hen zu einem heliozentris
hen Koordinatensystem über. Diese so genannte he-liozentris
he Korrektur wird mit Formel 6.10 aus S
hieli
ke (2000) bere
hnet.
h = −τ(R cos λ cos α cos δ + R sin λ(sin ε sin δ + cos ε cos δ sin α)) (6.10)mit:

τ . . . Li
htzeit von der Sonne zur Erde
R . . . momentaner Radiusvektor Erde-Sonne
λ . . . ekliptikale Länge der Sonne
α . . . Rektaszension des Sterns
δ . . . Deklination des Sterns
ε . . . S
hiefe der Ekliptik

R und λ können astronomis
hen Jahrbü
hern entnommen oder mit Nährungsformelnbere
hnet werden. τ und ε sind Konstanten.Na
h der heliozentris
hen Korrektur ergibt si
h für die Mitte des Transits von XO-1bum seinen Mutterstern Formel 6.11 (angegeben im heliozentris
hen julianis
hen Datum -HJD).
Tc(HJD) = (2454171, 531461± 0, 0016) d (6.11)



52 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENTabelle 6.1: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte.Beoba
hter Datum Transitzentrum [HJD℄ Fehler [d℄XO-Projekt 01.05.2004 2453127,03850 0,0058017.05.2004 2453142,78180 0,02180SuperWASP 25.05.2004 2453150,68550 0,0106029.05.2004 2453154,62500 0,0026002.06.2004 2453158,56630 0,0034006.06.2004 2453162,51370 0,0025009.06.2004 2453166,45050 0,0025013.06.2004 2453170,39170 0,0037012.08.2004 2453229,51430 0,0045019.08.2004 2453237,40430 0,0032023.08.2004 2453241,34100 0,00670XO-Projekt 14.03.2006 2453808,91700 0,00110TLC-Projekt1 20.05.2006 2453875,92305 0,0003624.05.2006 2453879,86400 0,0010020.05.2006 2453883,80565 0,0001806.01.2006 2453887,74679 0,00015Gsh2 12.03.2007 2454171,53146 0,00160
1Das TLC-Projekt ist das Transit-Light
urve-Projekt, wel
hes Li
htkurven aller Tran-sitplaneten sammelt, um über Transitzeitvariationen mögli
he weitere Planeten in denSystemen zu �nden (Holman and Winn 2006).
2Gsh ist die Beoba
htung aus Groÿs
hwabhausen6.1.5 ErgebnisseAuÿer dem in Groÿs
hwabhausen beoba
hteten Transit, können aus der Literatur 16 wei-tere Transitzeitpunkte entnommen werden. Diese sind in Tabelle 6.1.5 zusammengefasst.Um die Ephemeriden zu überprüfen, wird für jeden Transit der theoretis
he Transitzeit-punkt bere
hnet. Dabei wird von den Elementen von Wilson et al. (2006) (Formel 6.2)ausgegangen, weil dort die frühesten Beoba
htungen mit einbezogen wurden. Wei
ht dietheoretis
he Zeit von der beoba
hteten ab, könnte die Orbitperiode ungenau sein oder si
hverändert haben. Zur Verans
hauli
hung wird ein so genanntes B-R-Diagramm (Beoba
h-tung minus Re
hnung) erstellt. Ist B-R=0, hat der Transit zu den erwarteten Transit-zeitpunkt stattgefunden, bei B-R<0 zu früh und bei B-R>0 zu spät. Die bere
hnete Zeitdes Transitzentrums (R) ist laut De�nition des B-R-Diagramms eine ni
ht fehlerbelasteteKonstante (Ho�meister 1984). Das bere
hnete B-R ist in Tabelle 6.4 zu �nden und inAbb. 6.5 graphis
h dargestellt.Dur
h den linearen Abwärtstrend ist deutli
h erkennbar, dass die damals bere
hnetenEphemeriden ni
ht genau genug bestimmt wurden. Da die Transitzeit von Epo
he zuEpo
he immer ein biÿ
hen eher liegt als der theoretis
he Wert, ist die wahre Periode klei-ner, als zuvor angenommen.In der Ephemeridenbestimmung von (M
Cullough et al. 2006) sind weder die älteren no
hdie Beoba
htungen aus Groÿs
hwabhausen berü
ksi
htigt, weshalb diese au
h zu ungenauist. Deshalb wird anhand aller 16 Transitzeitpunkte eine neue Bere
hnung der Elemente
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Abbildung 6.4: Bere
hnetes B-R bezogen auf Formel 6.2Epo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄-6 2453127,03850±0,00580 2453127,03510 4,9018± 8,3520-2 2453142,78180±0,02180 2453142,80163 -28,5581±31,39200 2453150,68550±0,01060 2453150,68490 0,8640± 15,26401 2453154,62500±0,00260 2453154,62653 -2,2090± 3,74402 2453158,56630±0,00340 2453158,56817 -2,6899± 4,89603 2453162,51370±0,00250 2453162,50980 5,6131± 3,60004 2453166,45050±0,00250 2453166,45144 -1,3478± 3,60005 2453170,39170±0,00370 2453170,39307 -1,9728± 5,328020 2453229,51430±0,00450 2453229,51758 -4,7232± 6,480022 2453237,40430±0,00320 2453237,40085 4,9709± 4,608023 2453241,34100±0,00670 2453241,34248 -2,1341± 9,6480167 2453808,91700±0,00110 2453808,93778 -29,9203±1,5840184 2453875,92305±0,00036 2453875,94556 -32,4086±0,5184185 2453879,86400±0,00100 2453879,88719 -33,3936±1,4400186 2453883,80565±0,00018 2453883,82882 -33,3706±0,2592187 2453887,74679±0,00015 2453887,77046 -34,0819±0,2160259 2454171,53146±0,00160 2454171,56811 -52,7688±2,3040

Abbildung 6.5: B-R-Diagramm bere
hnet für Formel 6.2. Die Nulllinie ist gestri
helt ein-gezei
hnet.



54 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENTabelle 6.2: Bere
hnetes B-R bezogen auf die neu bestimmten ParameterEpo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄-193 2453127,03850±0,00580 2453127,03787 0,90864±8,35200-189 2453142,78180±0,02180 2453142,80386 -31,76208±31,39200-187 2453150,68550±0,01060 2453150,68685 -1,94544±15,26400-186 2453154,62500±0,00260 2453154,62835 -4,82112±3,74400-185 2453158,56630±0,00340 2453158,56985 -5,10480±4,89600-184 2453162,51370±0,00250 2453162,51134 3,39552±3,60000-183 2453166,45050±0,00250 2453166,45284 -3,36816±3,60000-182 2453170,39170±0,00370 2453170,39434 -3,79584±5,32800-167 2453229,51430±0,00450 2453229,51679 -3,58704±6,48000-165 2453237,40430±0,00320 2453237,39979 6,50160±4,60800-164 2453241,34100±0,00670 2453241,34128 -0,40608±9,64800-20 2453808,91700±0,00110 2453808,91685 0,21600±1,58400-3 2453875,92305±0,00036 2453875,92230 1,08144±0,51840-2 2453879,86400±0,00100 2453879,86380 0,29376±1,44000-1 2453883,80565±0,00018 2453883,80529 0,51408±0,259200 2453887,74679±0,00015 2453887,74679 0,0000000±0,2160072 2454171,53146±0,00160 2454171,53457 -4,48272±2,30400vorgenommen.Für eine mögli
hst genaue Ermittlung der Ephemeriden wird von dem am besten be-stimmten Transitzeitpunkt ausgegangen, da dieser den geringsten Fehler hat. Hier wirdder dur
h das TLC-Projekt beoba
htete Transit vom 1. Juni 2006 (siehe Tabelle 6.1.5)verwendet. Die Transitzeit von Epo
he Null ist also:
T0 = (2453887, 74679 ± 0, 00015) dDann werden die Transitzeiten über der Epo
he aufgetragen und ein linearer χ2-Fit mitfestgehaltener Anfangsepo
he dur
hgeführt. Das beste χ2 wurde erhalten bei einer Periodevon:

P = (3.941497 ± 0, 000006) dZur Überprüfung der neu bestimmten Parameter wurde damit erneut das B-R bere
hnet.Das Ergebnis ist in Tabelle 6.2 zu �nden. In Abb. 6.6 ist das neue B-R-Diagramm darge-stellt.Im Rahmen der Fehler liegen nahzu 70% der Werte auf der Nulllinie, wobei gerade diefrüheren Beoba
htungen aus dem Jahr 2004 sehr stark streuen. Alle anderen Messungenliegen hö
hstens 1-σ von Null entfernt.Die neuen Elemente konnten bestätigt werden. Als bestes Ergebnis für die Ephemeridenerhält man Formel 6.12.
Ttr = (2453887, 74679 + E · 3.941497)d (6.12)
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Abbildung 6.6: B-R-Diagramm bere
hnet mit den neu bestimmten Elementen6.2 TrES-1Am 15. März 2007 wurde TrES-1, ein weiterer Stern mit bekanntem Transitplaneten, inGroÿs
hwabhausen beoba
htet.TrES-1 ist der erste Transitplanet, der dur
h die Groÿfeldsu
he bei hellen Sternen desTransatlanti
 Exoplanet Survey (TrES)-Netzwerks gefunden wurde (Alonso et al. 2004).6.2.1 Allgemeines zu TrES-1Der Stern GSC 02652-01324, der si
h im Sternbild Leier in einer Entfernung von 150p
be�ndet, ist ein K0V Stern mit einer Helligkeit von R=11,34mag. Das Feld, in dem si
hder Stern be�ndet, wurde glei
hzeitig von STARE und PSST (siehe Kapitel 3.2.1) wäh-rend des Sommers 2003 beoba
htet. Die Transits in dieser Zeit konnten nur mit STAREbeoba
htet werden. Deshalb entstand die Idee, dass die Periode ein Vielfa
hes von einemTag sein könnte. Mit PSST konnten andere Perioden auf diese Weise ausges
hlossen wer-den.Beoba
htet wurde meistens im Johnson R. Na
h dem Abfall der Helligkeit sieht man inder Li
htkurve lange einen �a
hen �Boden� bei einer Tiefe von 0,023mag (siehe Abb. 3.1in Kapitel 3.1). Das ganze Ereignis dauert etwa drei Stunden.Um zu bestätigen, dass es si
h um einen Planeten handelt, wurden 2004 Na
hbeoba
h-tungen mit gröÿeren Teleskopen und Radialges
hwindigkeitsuntersu
hungen dur
hgeführt.Anhand des Spektrums wurde die Temperatur des Muttersterns auf Teff = 5250 K unddie S
hwerebes
hleunigung auf log g = 4, 5 bestimmt. Die Masse und der Radius wurdenaus Evolutionsmodellen auf R∗ = 0, 85 R⊙ und M∗ = 0, 88 M⊙ ges
hätzt. Aus diesen An-gaben und aus der Form der Li
htkurve wurde letztendli
h die Parameter des Planeten



56 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENbestimmt. TrES-1 hat eine Masse von etwa Mpl = (0, 75 ± 0, 07) Mjup und einen Radiusvon Rpl = (1, 08+0,18
−0,04) Rjup. Die Inklination beträgt i = (88, 5+1,5

−2,2)
◦. Mit seinem kleinemAbstand a = (0, 0393 ± 0, 0011) AE gehört er zu den Heiÿen Jupitern. Die Li
htwe
hsel-elemente wurde von Alonso et al. (2004) zu Formel 6.13 bestimmt.

Ttr = T0 + P · E (6.13)mit:
T0 = (2453186, 8060± 0, 0002) d

P = (3, 030065± 0, 000008) dAu
h TrES-1 wurde vom TLC-Projekt na
hbeoba
htet. Dur
h diese Beoba
htungen konn-ten die Elemente von Winn et al. (2007) auf folgende Formel verbessert werden.
Ttr = T0 + P · E (6.14)mit:

T0 = (2453186, 80603± 0, 00028) d

P = (3, 0300737± 0, 0000013) d6.2.2 Beoba
htung und AuswertungDer Transit von TrES-1 wurde mit dem 25,4 
m Cassegrain-Teleskop mit der CTK imJohnson R Filter beoba
htet.In der Zeit von 1.22UT - 3.32UT wurden 88 Aufnahmen gewonnen. Leider begann danndie Dämmerung, sodass no
h während des Transits die Beoba
htungen abgebro
hen wer-den mussten.Im Feld von TrES-1 sind sehr viel mehr Objekte zu �nden, als im Feld um XO-1. MitHilfe der Obje
t Dete
tion von Gaia konnten 1857 Sterne identi�ziert werden, von denenaber 281 ni
ht auf jeden Bild vorhanden sind und s
hon na
h dem ersten Dur
hlauf deskVA aussortiert wurden. Mit den übrigen 1576 CS wurde ein neuer Dur
hlauf gestartet.Na
h dem erneuten Auss
hlieÿen von Veränderli
hen und Sternen mit niedrigen S/N alsCS, konnten no
h mit 34 Objekten ein künstli
her Verglei
hsstern bere
hnet werden. doefotometris
hen Genauigkeit beträgt bei TrES-1 0,008mag.Für die Li
htkurve von TrES-1 wurde versu
ht, den in Kapitel 6.1.3 bes
hriebenen Sys-rem-Algorithmus anzuwenden. Allerdings sind alle 88 Aufnahmen während des Transitsentstanden, sodass kein Normalli
ht für die Su
he na
h Systematiken zur Verfügung stand.Bei der Anwendung des Programms mit einem E�ekt wurde der Transit selbst als systema-tis
her E�ekt erkannt und entfernt. Also wurde bei der Auswertung auf die Verwendungvon Sysrem verzi
htet.Aus Ermangelung der wahren analytis
hen Li
htkurve wurde die Li
htkurve von TrES-1mit einer aus mehreren Teilen zusammengesetzten Funktion angenähert. Dazu werdendie bei Winn et al. (2007) angegebenen Parameter, wel
he in Abb. 6.7 dargestellt sind,verwendet. Sowohl Normalli
ht als au
h Abstieg und Aufstieg werden als eine Geradeangenähert. Um die Randverdunklung zu simulieren, wird für den �Boden� eine breiteGauss-Funktion zu Hilfe genommen. Der Na
hteil dieser Methode ist, dass es si
h hierbei
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2,23%

0,0245 mag

0,3085 h

1,88 h

2,497 hAbbildung 6.7: Form der Li
htkurve vom TrES-1 aus Winn et al. (2007)ni
ht um die wahre Randverdunklung handelt, da der Übergang von der Geraden zurGauss-Kurve deutli
h si
htbar ist.Der Anstieg der beiden Geraden für Ab- und Aufstieg wird dur
h die Zeit, in der der Planetvor den Stern zieht, und der Transittiefe bestimmt, und beträgt für TrES-1 df

dx
= 1, 55mag

dbzw. df

dx
= −1, 55mag

d
. Die resultierende Li
htkurve ist in Abb. 6.8 zu �nden.

Abbildung 6.8: Li
htkurven von TrES-1 in der Na
ht vom 15. März 2007Die Bestimmung des Transitzentrums ges
hieht auf die glei
he Weise wie in Kapitel 6.1.4erklärt. Die angenährte theoretis
he Li
htkurve wird auf der beoba
hteten vers
hobenund das χ2 bestimmt. Mit dem χ2-Test war es au
h bei fehlenden Aufstieg mögli
h, denMittelpunkt des Transits zu bestimmen. Na
h der heliozentris
hen Korrektur erhält manals Ergebnis:
Tc(HJD) = (2454174, 6090 ± 0, 0017) d



58 KAPITEL 6. BEOBACHTUNG BEKANNTER TRANSITPLANETENTabelle 6.3: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte von TrES-1.Beoba
hter Datum Transitzentrum [HJD℄ Fehler [d℄Charbonneau 26.07.2003 2452847.43630 0.0015029.07.2003 2452850.47090 0.0016005.08.2003 2452856.52860 0.0015017.08.2003 2452868.65030 0.0022015.06.2004 2453171.65230 0.0019018.06.2004 2453174.68640 0.0004027.06.2004 2453183.77520 0.00050Alonso+Charbonneau 29.06.2004 2453186.80603 0.00017Charbonneau 03.07.2004 2453189.83540 0.0019006.07.2004 2453192.86940 0.0015029.08.2004 2453247.40750 0.0004031.10.2004 2453309.52940 0.00360TLC-Projekt 06.09.2006 2453895.84297 0.0001812.06.2006 2453898.87341 0.0001415.06.2006 2453901.90372 0.00019Gsh 15.03.2007 2454174.60900 0.00170Der Zeitpunkt vom 31.10.2004 gehört zu einem sekundäreren Transit.6.2.3 ErgebnisseFür TrES-1 können 15 Transitzeitpunkte in der Literatur gefunden werden. Bei einemhandelt si
h sogar um einen sekundären Transit. Das heiÿt, dass es au
h zu einen Hellig-keitsabfall kommt, wenn der Planet hinter dem Stern vorbeizieht. Da si
h der Helligkeits-unters
hied in der Gröÿenordnung von 0,1% bewegt, ist dies nur vom Weltraum aus iminfraroten Spetralberei
h zu beoba
hten. Das gelang Charbonneau et al. (2005) mit demSpitzer Spa
e Teles
ope. Auÿerdem sind bei Charbonneau et al. (2005) no
h 11 weitereTransits zu �nden.Die insgesamt 16 Transitzeiten sind zusammenfassend in Tabelle 6.3 dargestellt.Au
h hier sollen die Ephemeriden mit Hilfe des B-R-Diagramms überprüft werden. Fürdie Bere
hnung des B-R wird von Formel 6.13 ausgegangen. In Tabelle 6.9 sind die be-re
hneten B-R-Werte für TrES-1 zu �nden. Zur Verdeutli
hung ist in Abb. 6.10 das B-Rüber der Zeit dargestellt.Au
h hier ist zu erkennen, dass gerade die neueren Beoba
htungen vom TLC-Projekt imRahmen der Fehler stark von der Nulllinie abwei
hen, sodass die Periode geringfügig ver-bessert werden muss. Anhand des positiven Trends ist ersi
htli
h, dass die Periode etwasgröÿer als bisher angenommen zu sein s
heint.Als Transitzeit von Epo
he Null wird die Beoba
htung des TLC-Projekt am 12. Juni 2006gesetzt, da diese den kleinsten Fehler hat. Diese kann Tabelle 6.3 entnommen werden.
T0 = (2453898, 87341 ± 0, 00014) dDie Periode wird wie in Kapitel 6.1.5 bestimmt. Mit dem χ2-Test erhält man für diePeriode:
P = (3, 0300737 ± 0, 0000006) d
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Abbildung 6.9: Bere
hnetes B-R bezogen auf Formel 6.13Epo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄-112.0 2452847.43630±0.00150 2452847.43872 -3.48480±2.16000-111.0 2452850.47090±0.00160 2452850.46879 3.04560± 2.30400-109.0 2452856.52860±0.00150 2452856.52892 -0.45360±2.16000-105.0 2452868.65030±0.00220 2452868.64918 1.62000± 3.16800-5.0 2453171.65230±0.00190 2453171.65568 -4.86000±2.73600-4.0 2453174.68640±0.00040 2453174.68574 0.95040± 0.57600-1.0 2453183.77520±0.00050 2453183.77594 -1.05840±0.720000.0 2453186.80603±0.00017 2453186.80600 0.04431± 0.239631.0 2453189.83540±0.00190 2453189.83607 -0.95760±2.736002.0 2453192.86940±0.00150 2453192.86613 4.70880± 2.1600020.0 2453247.40750±0.00040 2453247.40730 0.28800± 0.5760040.5 2453309.52940±0.00360 2453309.52363 8.30520± 5.18400234.0 2453895.84297±0.00018 2453895.84121 2.53440± 0.25920235.0 2453898.87341±0.00014 2453898.87128 3.07440± 0.20160236.0 2453901.90372±0.00019 2453901.90134 3.42720± 0.27360326.0 2454174.60900±0.00170 2454174.60719 2.60640± 2.44800

Abbildung 6.10: B-R-Diagramm bere
hnet mit den Elementen von Alonso et al. (2004)
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Abbildung 6.11: Ein Transitplanet auf einer exzentris
hen Bahn um seinen SternTabelle 6.4: Neu bere
hnetes B-REpo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄-347.0 2452847.43630±0.00150 2452847.43784 -2.21198±2.16000-346.0 2452850.47090±0.00160 2452850.46791 4.30589± 2.30400-344.0 2452856.52860±0.00150 2452856.52806 0.78163± 2.16000-340.0 2452868.65030±0.00220 2452868.64835 2.80512± 3.16800-240.0 2453171.65230±0.00190 2453171.65572 -4.92768±2.73600-239.0 2453174.68640±0.00040 2453174.68580 0.87019± 0.57600-236.0 2453183.77520±0.00050 2453183.77602 -1.17619±0.72000-235.0 2453186.80603±0.00017 2453186.80609 -0.08601±0.23963-234.0 2453189.83540±0.00190 2453189.83616 -1.10045±2.73600-233.0 2453192.86940±0.00150 2453192.86624 4.55342± 2.16000-215.0 2453247.40750±0.00040 2453247.40756 -0.09288±0.57600-194.5 2453309.52940±0.00360 2453309.52408 7.66750± 5.18400-1.0 2453895.84297±0.00018 2453895.84334 -0.52747±0.259200.0 2453898.87341±0.00014 2453898.87341 0.00000± 0.201601.0 2453901.90372±0.00019 2453901.90348 0.34027± 0.2736091.0 2454174.60900±0.00170 2454174.61012 -1.60805±2.44800Um zu bestätigen, dass die neu bestimmte Periode die Beoba
htungsdaten besser reprä-sentiert, wird erneut das B-R bere
hnet (Tabelle 6.4). Abb. 6.12 zeigt das Ergebnis.Sowohl der Transitzeitpunkt aus Groÿs
hwabhausen als au
h die Zeiten des TLC-Projektesliegen im Rahmen der Fehler auf der Nulllinie. Wie au
h s
hon bei XO-1b streuen geradedie älteren Beoba
htungen stark um Null, aber gröÿtenteils im Berei
h von 1-σ. Bei demam stärksten abwei
henden Wert mit den gröÿten Fehler handelt es si
h um den sekun-dären Transit. Dieser Wert muss ni
ht zwangsläu�g auf der Nulllinie liegen. Ist der Orbitstark exzentris
h, wie z.B. in Abb. 6.11, �ndet der sekundäre Transit ni
ht bei Phase 0,5statt. Die Ephemeriden konnten anhand der neuen Bere
hnung zu Formel 6.15 bestimmtwerden.

Ttr = (2453898, 87341 + E · 3.0300737)d (6.15)Damit konnten die von Winn et al. (2007) bere
hneten Elemente (Formel 6.14) bestätigtwerden.
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Abbildung 6.12: B-R-Diagramm bere
hnet mit den neu bestimmten Elementen für TrES-1
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Kapitel 7TrES-2Der zweite Heiÿe Jupiter, der vom Transatlanti
 Exoplanet Survey entde
kt wurde, ge-nannt TrES-2, kreist um den 230 p
 entfernten, V=11,4mag hellen G0V Stern GSC03549-02811 (O'Donovan et al. 2006).TrES-2 wurde über einen längeren Zeitraum in Groÿs
hwabhausen verfolgt. Zwis
henMärz und November konnten mehrere Transits und fast eine komplette Orbitperiode auf-genommen und ausgewertet werden, um so na
h mögli
hen weiteren Planeten im Systemzu su
hen.7.1 Allgemeines zu TrES-2Der Transit von TrES-2 um seinen Mutterstern wurde zuerst von Sleuth in Kalifornienund PSST in Arizona im Sommer 2005 beoba
htet. Fünf volle Transits und drei Teil-transits wurden in dieser Zeit von Sleuth aufgenommen, zwei volle und ein Teiltransitvon PSST, wobei diese au
h von Sleuth beoba
htet wurden. So konnte die Periode auf
P = (2, 47063± 0, 00001) d bestimmt werden.Die Tiefe von 1,4% passt zu einem jupitergroÿen Objekt, was an einem sonnenähnli-
hen Stern vorbeizieht. Um dies zu bestätigen, wurden Ende 2005 und zu Beginn von2006 Na
hbeoba
htungen mit gröÿeren Teleskopen und spektroskopis
he Untersu
hungendur
hgeführt.Anhand der Radialges
hwindigkeitsbeoba
htungen und der Mehrfarbenfotometrie konntedie Mögli
hkeit einer stark streifenden Bede
kung eines anderen Sterns oder eines ni
htsi
htbaren Bede
kungsveränderli
hen im Hintergrund ausges
hlossen werden.Mit Evolutionsmodellen wurde die Masse des Sterns, der eine Temperatur von Teff =
5960 K und eine S
hwerebes
hleunigung von log g = 4, 4 besitzt, auf M∗ = (1, 08+0,11

−0,05) M⊙und der Radius auf R∗ = (1+0,06
−0,04) R⊙ ges
hätzt. Dur
h die Radialges
hwindigkeitsuntersu-
hung konnte mit der Sternmasse die Masse des Planeten auf Mpl = (1, 28+0,09

−0,04) Mjup be-stimmt werden. Um den Radius und die groÿe Halba
hse zu erhalten, wurde die Li
htkurveange�ttet. Den besten Fit erhielt man bei Rpl = (1, 24+0,09
−0,04) Rjup, a = (0, 0367+0,0012

−0,0005) AEund i = (83, 90 ± 0, 22)◦. Dabei ist TrES-2 der erste Heiÿe Jupiter, der eine so starkstreifende Bede
kung zeigt, was man s
hon an der Form der Li
htkurve erkennen kann.Die Li
htwe
hselelemente des 1,68 h dauernden Transits wurden bestimmt auf Formel 7.1(O'Donovan et al. 2006). 63



64 KAPITEL 7. TRES-2
Ttr = T0 + P · E (7.1)mit:

T0 = (2453957, 6358± 0, 0010) d

P = (2, 47063± 0, 00001) dEin weiteres Merkmal ist, dass TrES-2 sehr starke Transit-Zeit-Variationen zeigt, die aufeinen weiteren Planeten im System deuten könnten. Deshalb ist eine genaue Beoba
htungvon TrES-2 und seiner Transitzeiten erforderli
h.7.2 Die Entde
kung des zweiten DipsDie erste Beoba
htung von TrES-2 wurde am 13. März 2007 dur
hgeführt. In etwa 3,5 hvon 0.17UT - 3.56UT wurden 147 Bilder mit einer mittleren fotometris
hen Genauigkeitvon 0,007mag aufgenommen. Gaia konnte 1294 Sterne detektieren, von denen ein Groÿteilwieder aussortiert werden musste. Zur Bestimmung der di�erentiellen Magnitude wurdeaus den 32 besten CS der künstli
he Verglei
hsstern bere
hnet.An der daraus resultierenden Li
htkurve (Abb. 7.1) ist zu erkennen, dass gerade zu Beginnder Beoba
htung einige dünne Wolken dur
h das Feld gezogen sein müssen.

Abbildung 7.1: unbearbeitete TrES-2-Li
htkurve vom 13. März 2007Der Helligkeitseinbru
h während des Transits ist gut zu erkennen, obwohl die Form deut-li
h von den Wetterbedingungen beein�usst zu sein s
heint. Darüber hinaus zeigt dieLi
htkurve ein interessantes Verhalten im eigentli
h wetterunbeein�ussten Teil der Be-oba
htungen. Na
hdem der Transit beendet ist, fällt die Helligkeit für kurze Zeit (etwa



7.3. DAS VERSCHWINDEN DES DIPS 6530min) stark ab. Die Tiefe dieses Ereignisses, wel
hes ab hier als Dip bezei
hnet wird,beträgt 0,8%, was über der Hälfte der Tiefe des Transits entspri
ht.Um zu überprüfen, ob der Dip ein reales, reproduzierbares Ereignis ist und kein Fehler,wurde TrES-2 zum regulären Beoba
htungsprogramm hinzugefügt. Auf diese Weise soll-ten weitere Transitbeoba
htungen dur
hgeführt werden, um so weitere Messungen für denDip zu erhalten.Ein Indiz für die Existenz eines Dips ist eine von O'Donovan et al. (2006) verö�entli
hteLi
htkurve, denn au
h hier ist deutli
h ein Helligkeitsabfall zu erkennen. Die entspre
hen-de Li
htkurve ist in Abb. 7.2 zu sehen.

Abbildung 7.2: Li
htkurve von TrES-2 aus O'Donovan et al. (2006)Am 3. Mai 2007 gelang es zum zweiten Mal einen kompletten Transit von TrES-2 auf-zunehmen. 135 Bilder wurden in der Zeit von 20.58UT - 1.09UT gewonnen. Bei der Er-stellung der Li
htkurve konnten 34 gute, konstante CS verwendet werden. Wieder ist dermysteriöse Helligkeitseinbru
h na
h Ende des eigentli
hen Transits zu erkennen (sieheAbb. 7.3).7.3 Das Vers
hwinden des DipsWeitere Transitbeoba
htungen bra
hten kein Ergebnis. Insgesamt wurden sieben vers
hie-dene Transits von TrES-2 beoba
htet - se
hs in Groÿs
hwabhausen, ein weiterer von Jo-hannes Koppenhöfer imWendelstein-Observatorium. Der Transit vom 16. September 2007wurde sowohl in Groÿs
hwabhausen als au
h imWendelstein-Observatorium und au
h vondem Amateur Manfred Rätz in seiner privaten Sternwarte beoba
htet. Bei keinem weite-ren Transit konnte der Dip wiedergefunden werden.Bei Holman et al. (2007) sind drei weitere Transitzeitpunkte zu �nden, die vom TLC-Projekt aufgenommen wurden. Die Zeitpunkte liegen zwis
hen dem Transit von O'Donovanet al. (2006) und denen aus Groÿs
hwabhausen. Der Dip ist au
h hier ni
ht vorhanden. Indiesem Fall kann man ni
ht sagen, ob der Dip wirkli
h ni
ht existiert oder ob die Li
ht-kurve von Holman et al. (2007) so bearbeitet wurde, dass der Dip vers
hwunden ist.Bei der genaueren Untersu
hung der Lage des Dips wurde festgestellt, dass er si
h mitder Zeit immer weiter vom Transitzentrum entfernt (Tabelle 7.1; as...ar
se
onds - dt. Bo-gensekunden). Allerdings folgt dies keiner linearen Beziehung. Da nur drei Messungen desDips vorliegen, kann ni
ht festgestellt werden, in wel
her Weise si
h der Dip bewegt.
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Abbildung 7.3: unbearbeitete TrES-2-Li
htkurve vom 3. Mai 2007Tabelle 7.1: Bewegung des Dips mit der ZeitDatum Abstand [h℄ projizierten Abstand [µas℄10.08.2006 1,07 1913.03.2007 1,28 2303.05.2007 1,80 327.4 Mögli
he Erklärungen für den DipEs wurden einige Ideen entwi
kelt, die versu
hen, die Existenz den Dips zu erklären.Insgesamt wurden vier Thesen aufgestellt, von denen zum jetzigen Zeitpunkt keine alsendgültige Lösung bestätigt werden kann.7.4.1 Ein naher veränderli
her SternDie am einfa
hsten zu überprüfende Mögli
hkeit wäre eine Veränderli
hkeit eines nahenSterns. Auf den Bildern von TrES-2 ist dur
h Elongation des TrES-2-Muttersterns deutli
hein weiteres Objekt zu erkennen. Dieses kann dur
h die groÿe Pixelskala der CTK ni
htvom TrES-2-Mutterstern getrennt werden. Bei der Fotometrie be�ndet si
h ein sehr kleinerTeil dieses Sterns mit in der Apertur. Das Li
ht dieses Objekts wird zusätzli
h gemessen.Ist der Stern veränderli
h, wäre ein Dip dur
haus mögli
h. Aufgrund der Eigenbewegungvom TrES-2-Mutterstern könnte der kleine Teil des zweiten Sterns nun ganz knapp ni
htmehr mit in der Apertur fallen. Der Dip wäre so ni
ht mehr beoba
htbar.Die These lässt si
h überprüfen, indem man mit einer Kamera mit besserer Pixelskala das



7.4. MÖGLICHE ERKLÄRUNGEN FÜR DEN DIP 67Feld beoba
htet und den s
hwa
hen Stern neben dem TrES-2-Mutterstern fotometris
huntersu
ht. Bis jetzt wurde eine sol
he Untersu
hung ni
ht dur
hgeführt.7.4.2 Weiterer Planet im SystemEine weitere Idee ist das Vorhandensein eines mögli
hen zweiten Planeten im System. Eskönnte si
h dabei um einen gröÿeren Planeten weiter auÿen handeln.TrES-2 zeigt eine streifende Bede
kung seines Muttersterns. Ist die Inklination des äu-ÿeren Planeten nur minimal unters
hiedli
h von der die Bahn von TrES-2, könnte derzweite Planet den Stern no
h mehr streifen und eine kürzere Bede
kungsdauer zeigen (alsBeispiel: die Merkurbahn ist um 7◦ gegen die Erdbahn geneigt). Diese Situation ist inAbb. 7.4 skizziert. Je weiter auÿen der Planet dabei ist, desto geringer muss der Inklina-tionsunters
hied sein, damit eine sol
he Bede
kung beoba
htbar ist.

DiAbbildung 7.4: TrES-2 mit einem zweite Planeten weiter auÿen, dessen Inklination mini-mal unters
hiedli
h zur Inklination der Bahn von TrES-2 ist.Da si
h der Dip jedesmal, wenn er zu sehen ist, fast an der glei
hen Stelle be�ndet, müs-sen si
h beide Planeten in einer Resonanz1 be�nden. Da der äuÿere Planet viel länger füreinen Umlauf brau
ht als TrES-2, wäre das eine Erklärung für das Ni
htvorhandenseindes Dips na
h jeden Transit. Deshalb wurde genauer untersu
ht, zu wel
her Zeit der Dipzu sehen war. Die Beoba
htungen des Dips gehören na
h Formel 7.1 zu den Transits derEpo
hen 0, 87 und 108. Leider wurde keine Resonanz gefunden, die zu den drei Zeitenpasst.Eine ähnli
he Situation entsteht bei einem s
hnelleren inneren Planeten, der au
h einestark streifende Bede
kung zeigt. Be�nden si
h die Planeten in Resonanz, muss in derZeit, in der TrES-2 einmal seinen Stern umkreist, der innere Planet mehrere Umläufeabsolviert haben.Florian Freistetter hat bere
hnet, bei wel
her Resonanz ein innerer Planet eine Langzeit-stabilität (gere
hnet für 12000 Jahre) zeigt. Das Ergebnis ist in Abb. 7.5 zu sehen. DieEntfernung zum Stern für die stabilen Resonanzen ist in die Abbildung mit eingezei
hnet.1Das Verhältnis der Umlaufzeiten zweier Planeten wird dur
h niedrige natürli
he Zahlen bes
hrieben



68 KAPITEL 7. TRES-2Als Beispiel, dass sol
he engen Orbits existieren, gab er HD41004b mit a=0,017AE und

1:6
0,011=

2:3
0,028=

1:5
0,0125=

1:3
0,018=

1:2
0,023=

1:4
0,0145=

2:5
0,02=Abbildung 7.5: Langzeitstabilität für mögli
he innere Planeten im TrES-2-SystemGl 876 mit glei
h zwei Planeten bei etwa a=0,021AE. Die wahrs
heinli
hsten Resonan-zen sind demna
h 1:2, 1:3 und 2:5.Um zu überprüfen, ob eine sol
he Resonanz in den Daten zu �nden ist, wurde versu
ht,bei der Hälfte, ein Drittel oder zwei Drittel der Phase zu beoba
hten. Leider wurde au
hhier keine weiteren Dips gefunden, sodass diese Resonanzen als Auslöser für den Dip aus-ges
hlossen werden können.Um wirkli
h keine Dips zu übersehen, wurde ents
hieden, eine komplette Orbitperiodeabzude
ken. Leider ist das ni
ht ganz gelungen. Insgesamt wurde TrES-2 in 31 Nä
htenbeoba
htet und 3423 Aufnahmen gewonnen, von denen einige wegen s
hle
hten Wetterszur Auswertung ni
ht verwendet werden konnten. Abb. 7.6 zeigt das resultierende Phasen-diagramm, bei dem 2685 einzelne Beoba
htungen in eine Phase gere
hnet wurden. Au
hin den restli
hen abgede
kten Phasenteilen sind keine weiteren Dips vorhanden.Zum jetzigen Zeitpunkt kann die Theorie, dass der Dip dur
h einen zweiten Planeten imSystem hervorgerufen wurde, ni
ht bestätigt werden.7.4.3 Hintergrundstern-TheorieBei einem dritten Erklärungsversu
h für den Dip wird von einem Hintergrundriesen miteinem sehr geringen projizierten Abstand zu dem TrES-2-Mutterstern ausgegangen. DieSterne können optis
h ni
ht getrennt werden. Die Bahn von TrES-2 verläuft nun überdiesen Hintergrundstern, sodass der Planet den Stern überstreift na
hdem der eigentli
heTransit beendet ist. Ein Bild dieser Situation ist in Abb. 7.7 zu �nden.Allerdings hat der TrES-2-Mutterstern eine Eigenbewegung von 2, 9 mas

yr
in Rektaszensionund −3, 4 mas

yr
in Deklination (Høg et al. 2000). Der Stern hat si
h in der Zeit von Epo
he0 zu 108 insgesamt um 3,27mas weiterbewegt. Würde die Hintergrundstern-Hypothese
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Abbildung 7.6: Phasendiagramm von TrES-2: mehr als 2600 einzelne Beoba
htungen wur-den in eine Phase gere
hnet
Abbildung 7.7: Enstehung des Dips dur
h Überstreifen eines Hintergrundsternsstimmen, wäre der Dip s
hon na
h kurzer Zeit vers
hwunden gewesen. Deshalb wurdeau
h diese Theorie verworfen.7.4.4 Begleiter-TheorieEine der im Moment wahrs
heinli
hste Erklärung für den Dip ist in Abb. 7.8 dargestellt.Ähnli
h wie oben wird davon ausgegangen, dass TrES-2 auf seiner Bahn einen anderenStern überstrei
ht. Nur handelt es si
h jetzt ni
ht mehr um einen Hintergrundstern, son-dern um einen weiten Begleiter vom TrES-2-Mutterstern.Die geringe Bewegung des Dips von 13 µas in 266 d lässt si
h mit lei
ht si
htbarer Orbitbe-wegung des Begleiters erklären. Au
h das Ni
htvorhandensein des Dips in den Li
htkurvenzwis
hen O'Donovan et al. (2006) und Groÿs
hwabhausen ist erklärbar. Der Begleiter be-ein�usst die Bahn des Planeten, sodass diese lei
ht präzessiert. So kommt es, dass TrES-2den Stern mal bede
kt und mal ni
ht.Da der Dip ab Mai in keiner Li
htkurve mehr zu �nden war, könnte das bedeuten, dasssi
h der Begleiter nun so weit auf seinem Orbit bewegt hat, dass TrES-2 den zweiten Sternni
ht mehr bede
ken kann.
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Abbildung 7.8: Enstehung des Dips dur
h überstreifen eines Begleiters vom TrES-2-Mutterstern7.5 Der Dip na
h Anwendung von Sysrem

Abbildung 7.9: Li
htkurve von TrES-2 am 13. März 2007 na
h Anwendung von SysremZur Bestimmung der genauen Transitzeitpunkte wurde versu
ht, alle Li
htkurven mitSysrem zu bearbeiten. Allerdings war es bei einigen, wie au
h bei TrES-1, ni
ht mögli
h,da zu viele Punkte innerhalb des Transits aufgenommen wurden. Bei einigen weiterenTransits war Sysrem ni
ht nötig, da die Li
htkurven so gut waren, dass die Anwendungkeine Verbesserung mehr bra
hte.Angenähert wurden alle Li
htkurven mit einer analytis
hen Li
htkurve. Abb. 7.9 und Abb.7.10 zeigen die glei
hen Li
htkurven wie Abb. 7.1 und Abb. 7.3, aber na
h Bearbeitungmit Sysrem und mit dem besten Fit der analytis
hen Li
htkurve.Bei der bearbeiteten Li
htkurve vom 13. März 2007 ist der Dip vers
hwunden, dagegenwurde er am 3. Mai 2007 verstärkt. Ist der Dip am 13. März 2007 wirkli
h nur ein syste-matis
her E�ekt, aber bei den beiden anderen Li
htkurven real, kommt These 2 mit einemäuÿeren Planeten in Resonanz wieder in Betra
ht. Mit allen weiteren Li
htkurven im Ein-klang sind z.B. die Resonanzen 4:1 und 9:1, wobei bei beiden Resonanzen der Abstand
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Abbildung 7.10: Li
htkurve von TrES-2 am 3. Mai 2007 na
h Anwendung von Sysremzum Stern sehr gering ist. Laut Abb. 7.5 wäre die Resonanz 4:1 am wahrs
heinli
hstendenkbar.7.6 TransitzeitvariationenMit dem χ2-Test konnten die Zeitpunkte der Transits genau bestimmt werden (siehe Ta-belle 7.2). Alle Li
htkurven der Transits mit dem besten Fit der analytis
hen Li
htkurvesind im Anhang zu �nden. Das Transitzentrum vom 16. September 2007 ist ein gewi
h-teter Mittelwert aus allen drei unabhängigen Beoba
htungen. Die Li
htkurve an diesemTag (Abb. 7.11) gehört zu den besten aus Groÿs
hwabhausen, da sowohl der Transit alsau
h das Normalli
ht (ohne Dip) vorhanden ist.Au
h bei TrES-2 soll anhand des B-R-Diagramms überprüft werden, ob die von O'Donovanet al. (2006) verö�entli
hten Elemente die Beoba
htungsdaten aus Groÿs
hwabhausen re-präsentieren. Das Ergebnis ist in Tabelle 7.12 und Abb. 7.13 dargestellt.Wieder liegen die Werte ni
ht auf der Nulllinie. Da man in das B-R-Diagramm eine Ge-rade mit negativen Anstieg legen könnte, ist die wahre Periode kleiner als Formel 7.1.Zur Bere
hnung der neuen Periode wird wieder von einem Transitzeitpunkt mit kleinenFehler ausgegangen. Dur
h linearen χ2-Fit bei festgehaltener Anfangsepo
he erhält manFormel 7.2.
Ttr = T0 + P · E (7.2)mit:

T0 = (2453989, 75286± 0, 00029) d

P = (2, 470615± 0, 00002) d



72 KAPITEL 7. TRES-2Tabelle 7.2: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte von TrES-2Beoba
hter Datum Transitzentrum [HJD℄ Fehler [d℄O'Donovan 10.08.2006 2453957,63580 0,00100TLC-Projekt 11.09.2006 2453989,75286 0,0002916.09.2006 2453994,69393 0,0003102.11.2006 2454041,63579 0,00030Gsh 13.03.2007 2454172,57793 0,0017003.05.2007 2454224,46077 0,0029017.07.2007 2454298,57589 0,0024026.07.2007 2454308,46621 0,0021016.09.2007 2454360,34750 0,0010621.09.2007 2454365,27832 0,0018014.10.2007 2454387,52294 0,00190Bere
hnet man erneut das B-R (Tabelle 7.14) und s
haut si
h das Diagramm in Abb. 7.15an, fällt auf, dass immer no
h sehr viele Werte von der Nulllinie abwei
hen. Allerdings tre-ten diese Abwei
hungen gerade bei den Transits so stark auf, wo auf die Anwendung vonSysrem verzi
htet wurde. Abb 7.16 zeigt das B-R-Diagramm ohne vorherige Bearbeitungmit Sysrem. Die beiden Transits von Epo
he 74 und 95 liegen na
h der Bearbeitung derLi
htkurve im Rahmen der Fehler auf der Nulllinie. Als Gegenbeispiel hat si
h der Tran-sitzeitpunkt von Epo
he 161 kaum verändert. Für die restli
hen Transits bra
hte Sysrem,wie oben s
hon erwähnt, keine Verbesserung. Das bedeutet ni
ht, dass keine systemati-s
hen E�ekte vorhanden sind, sondern vielmehr, dass der Algorithmus in Fällen, wo keinNormalli
ht zu beiden Seiten des Transits beoba
htet wurde, ni
ht ri
htig funktioniert.Diesen Ein�uss von Sysrem auf die Daten kann im Moment ni
ht bestätigt werden undmuss weiter überwa
ht werden.Die starken Abwei
hungen von der Nulllinie deuten auf Transitzeitvariationen hin. Es siehtso aus, als würden gerade die neueren Beoba
htungen immer stärker in beide Ri
htungenvon Null abwei
hen. Bei dem Transit am 21. September 2007 beträgt die Abwei
hung sogar4,5σ. Sol
he Transitzeitvariationen könnten auf einen zweiten Planeten im System hin-weisen. Allerdings konnte in den Daten keine Regelmäÿigkeit der Abwei
hungen gefundenwerden, sodass ni
ht festgestellt werden konnte, dass si
h in den Transitzeitvariationeneine Orbitperiode eines mögli
hen zweiten Planeten widerspiegelt. Obwohl die Werte mitinsgesamt über 5-σ von der Nulllinie abwei
hen, sind immer no
h zu wenig Daten ausGroÿs
hwabhausen vorhanden, um genauere Aussagen zu tre�en. Handelt es si
h bei demTransit vom 21. September 2007 um einen Ausreiÿer, liegen 70% der Messungen auf derNulllinie. Es sollte also weiter verfolgt werden, ob diese Transitzeitvariationen periodis
hauftreten, um so einen zweiten Planeten im System zu bestätigen.
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Abbildung 7.11: Li
htkurve von TrES-2 am 16. September 2007 angenähert mit der ana-lytis
hen Li
htkurveAbbildung 7.12: Bere
hnetes B-R, bezogen auf Formel 7.1Epo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄0 2453957,63580±0,00100 2453957,63580 0,00000±1,4400013 2453989,75286±0,00029 2453989,75399 -1,62720±0,4176015 2453994,69393±0,00031 2453994,69525 -1,90080±0,4464034 2454041,63579±0,00030 2454041,63722 -2,05920±0,4320087 2454172,57793±0,00170 2454172,58061 -3,85632±2,44800108 2454224,46077±0,00290 2454224,46384 -4,42800±4,17600138 2454298,57589±0,00240 2454298,58274 -9,86400±3,45600142 2454308,46621±0,00210 2454308,46526 1,36224±3,02400163 2454360,34750±0,00106 2454360,34849 -1,42601±1,52801165 2454365,27832±0,00180 2454365,28975 -16,46208±2,59200174 2454387,52294±0,00190 2454387,52542 -3,57120±2,73600
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Abbildung 7.13: B-R-Diagramm, bere
hnet für die Elemente von O'Donovan et al. (2006)Abbildung 7.14: Bere
hnetes B-R, bezogen auf Formel 7.2Epo
he Tc(beoba
htet) [HJD℄ Tc(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄-13 2453957,63580±0,00100 2453957,63487 1,34640± 1,440000 2453989,75286±0,00029 2453989,75286 0,00000± 0,417602 2453994,69393±0,00031 2453994,69409 -0,23040± 0,4464021 2454041,63579±0,00030 2454041,63578 0,02160± 0,4320074 2454172,57793±0,00170 2454172,57837 -0,63072± 2,4480095 2454224,46077±0,00290 2454224,46129 -0,74880± 4,17600125 2454298,57589±0,00240 2454298,57974 -5,53680± 3,45600129 2454308,46621±0,00210 2454308,46220 5,77584± 3,02400150 2454360,34750±0,00106 2454360,34511 3,44119± 1,52801152 2454365,27832±0,00180 2454365,28634 -11,55168±2,59200161 2454387,52294±0,00190 2454387,52188 1,53360± 2,73600
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Abbildung 7.15: B-R-Diagramm für die neu bere
hneten Elemente

Abbildung 7.16: B-R-Diagramm der Daten ohne vorherige Bearbeitung mit Sysrem
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Kapitel 82MASS 19090585+4911585Beim Ans
hauen der von plot_stars erstellten Datei mit den Li
htkurven aller Sterne(siehe Kapitel 5.3) des CTK-Feldes um TrES-2 wurde ein Objekt mit sehr interessantemHelligkeitsverlauf bemerkt. Bei der Identi�zierung dieses Objektes wurde festgestellt, dasses si
h um einen s
hwa
hen Stern am Rande des Feldes handelt. Relativ nah an diesemVeränderli
hen Stern sieht man ein no
h s
hwä
heres Objekt (siehe Abb. 8.1). Bei der

Abbildung 8.1: Position des Bede
kungsveränderli
hen im TrES-2-FeldAnalyse von TrES-2 ist die Apertur fünf Pixel groÿ. Alle Sterne im Feld werden mit derglei
hen Apertur gemessen, also au
h der Veränderli
he. Das heiÿt, dass beide s
hwa
henSterne von dem inneren Ring ums
hlossen werden, sodass das Li
ht beider gemessen wird.Deshalb wurden alle Bilder von TrES-2, in denen der Veränderli
he zu �nden ist, no
hmalmit einer angepassten Apertur und mit anderen Verglei
hssternen, die etwa die glei
heHelligkeit wie der Veränderli
he haben, ausgewertet. Es wurde eine Apertur von zweiPixeln gewählt. Die Werte für die Gröÿe des mittlere und des äuÿeren Rings wurdenbeibehalten. Die Lü
ke ist mit 13 Pixel Breite sehr groÿ. Das hat den Vorteil, dass sowohlder no
h s
hwä
here Na
hbarstern und au
h ein etwas weiter entfernter hellerer Sternni
ht mitgemessen werden. In Abb. 8.2 ist eine Li
htkurve einer Na
ht im September77
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h erneuter Auswertung zu sehen.

Abbildung 8.2: Li
htkurve von 2MASS 19090585+4911585 vom 23. September 2007In den 31 Nä
hten, in denen TrES-2 beoba
htet wurde, war der Veränderli
he 27 Malmit im Feld. Na
h der no
hmaligen Auswertung mit der kleineren Apertur konnten 27Li
htkurven gewonnen werden. Da jede dieser Li
htkurve eine Veränderung zeigt, kannman annehmen, dass es si
h um eine periodis
he Variation handelt. Das Vorhandenseinvon Minima weist auf einen Bede
kungsli
htwe
hsel hin. Alle Li
htkurven, die ein Minimazeigen, sind im Anhang zu �nden.Um etwas über den Stern zu erfahren, wurden Na
hfors
hungen angestellt und Katalogedur
hsu
ht. Im General Catalog for Variable Stars (GCVS) ist kein Eintrag über diesenStern vorhanden, was bedeutet, dass er no
h ni
ht als Veränderli
her bekannt ist. Eswurde nur ein Katalog gefunden, der einige Informationen enthält. In Tabelle 8.1 sind diewi
htigsten Daten aus Cutri (2003)2MASS All-Sky Catalog of Point Sour
es dargestellt.Allerdings enthält ein anderen Katalog (Za
harias et al. 2004, NOMAD-Katalog), der auseiner Zusammenstellung mehrerer Kataloge besteht, neben den 2MASS-Magnituden au
hno
h B und V Magnituden aus einen bisher no
h ni
ht verö�entli
hten Datensatz vonUSNO. Da diese Magnitude deshalb ni
ht bestätigt sind, werden sie in der Tabelle rotdargestellt.Obwohl die mittlere fotometris
he Genauigkeit des I≈ 14mag hellen Sterns etwa 0,05magbeträgt, ist die Veränderli
hkeit aufgrund der groÿen Amplitude deutli
h zu erkennen.Da es si
h bei dem Bede
kungsveränderli
hen um ein 2MASS-Objekt handelt, wird derStern im Folgenden 2MASS 19090585+4911585 genannt.In diesem Kapitel werden die Grundlagen des Bede
kungsli
htwe
hsels erklärt und dieErgebnisse der Beoba
htung als Hilfe zur Charakterisierung des Systems bes
hrieben.



8.1. BEDECKUNGSVERÄNDERLICHE 79Tabelle 8.1: Zusammenfassung der wi
htigsten Informationen des Bede
kungsveränderli-
hen Parameter WertRektaszension (2000) 19 09 05.86Deklination (2000) +49 11 58.52MASS -Name 19090585+4911585Jmag 13.805magFehler Jmag 0.032magHmag 13.355magFehler Hmag 0.038magKmag 13.262magFehler Kmag 0.040magBmag 14.900magVmag 14.630magInformationen aus Cutri (2003)2MASS All-Sky Catalog of Point Sour
es sowie die unbe-stätigten Daten von USNO8.1 Bede
kungsveränderli
heBede
kungsveränderli
he sind Doppelsterne, deren Li
htwe
hsel auf Grund unserer Bli
k-ri
htung zu ihnen hervorgerufen wird. Sie werden als optis
he Veränderli
he bezei
hnet.Zwei Sterne umlaufen einen gemeinsamen Masses
hwerpunkt und bede
ken si
h dabei ge-genseitig. Etwa ein Viertel bis die Hälfte der Sterne unserer Mil
hstraÿe sind Doppelsterne(Ho�meister 1984). Die Komponenten dieser Doppelsterne sind meist di
ht bena
hbart.Bei Systemen, bei denen die Komponenten weiter auseinander stehen, ist die Wahrs
hein-li
hkeit der optis
hen Bede
kung gering. Es gibt nur selten einen reinen Bede
kungsli
ht-we
hsel. Dur
h gegenseitige Beein�ussung wird eine physikalis
he Veränderli
hkeit hervor-gerufen. Die Komponenten beein�ussen si
h stark dur
h Gravitation, elektromagnetis
heStrahlung und Magnetfelder. Es kommt zu Deformationen, Bildung gemeinsamer Staub-und Gashüllen, ungewöhnli
h starker Aktivität der Photosphären und Chromosphären biszu gewaltigen Materieauswürfen. Diese Vorgänge bewirken Helligkeitsausbrü
he, periodi-s
he oder unperiodis
he Verformungen und Periodenänderungen in der Li
htkurve.Bede
kungsveränderli
he sind meist spektroskopis
he Doppelsterne, d.h. man kann imgemeinsamen Spektrum das Vorhandensein der Komponenten und den dur
h die Umlauf-bewegung hervorgerufenen Doppler-E�ekt in den Spektrallinien erkennen.Die Li
htkurve eines Bede
kungsveränderli
hen entsteht wie in Kapitel 3.1 bes
hrieben.Zieht ein Planet an seinem Stern vorbei, ist das au
h eine Bede
kung. Deshalb gehörenTransitplaneten als Untergruppe zu den Bede
kungsveränderli
hen. Sie unters
heiden si
hnur in der Gröÿe der Komponente und somit in der Form der Li
htkurve.Ni
ht bei jedem Doppelsternsystem ist eine Bede
kung zu beoba
hten. Nur wenn die Ge-si
htsebene vom Betra
hter ni
ht zu stark gegen die Bahnebene geneigt ist, können wireine Bede
kung wahrnehmen.Der Winkel zwis
hen der Gesi
htslinie und der Bahnebene muss umso kleiner sein, je wei-ter die Komponenten voneinander entfernt sind. Bei glei
hem Winkel ist also das engereSystem begünstigt. Deshalb sind Systeme, deren Komponenten weiter entfernt sind, sel-



80 KAPITEL 8. 2MASS 19090585+4911585ten.Groÿen Ein�uss haben au
h die Gröÿe und die Helligkeit der Komponenten. Sind beideKomponenten glei
h hell, verursa
hen beide Bede
kungen eine Verminderung des Gesamt-li
htes. In diesem Fall sind alle Minima glei
h tief. Ist eine Komponente dunkler, ist derenBede
kung dur
h die Hellere kaum merkli
h im Gesamtli
ht. Sind beide Komponentenglei
h groÿ, aber unters
hiedli
h hell, entsteht eine Li
htkurve mit unters
hiedli
h tiefenMinima. Bede
kt die dunklere Komponente die Hellere, entsteht ein tiefes Hauptminimum;bede
kt jedo
h die Hellere die Dunklere, entsteht ein ni
ht so tiefes Nebenminimum. Ste-hen beide Sterne für unsere Si
htlinie nebeneinander, dann errei
ht uns die maximaleLi
htmenge, das Normalli
ht (siehe Abb. 8.3 aus Rätz 1988).

Abbildung 8.3: Die Entstehung einer Li
htkurve bei Bede
kungsveränderli
hen8.1.1 Physikalis
he GrundlagenIst der Abstand der beiden Doppelsternkomponenten sehr klein, treten zwis
hen ihneninfolge der gegenseitigen Gravitationswe
hselwirkung starke Gezeitenkräfte auf, was zumMaterieaustaus
h führen kann. Die Ursa
he für einen sol
hen Materieaustaus
h liegt letz-li
h in der Veränderung der Sternradien im Laufe der Entwi
klung, vor allem auf demWeg zum Roten Riesen.Das Gravitationspotential, was ein Punkt, der von der einen Komponente mit der Masse
M1 den Abstand r1 und von der anderen Komponente mit der Masse M2 den Abstand r2hat, wird mit Formel 8.1 bes
hrieben. Aufgrund der Rotation (mit der Winkelges
hwin-digkeit ω) der beiden Sterne existieren starke Zentrifugalkräfte. Dadur
h entsteht ein
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hen Potential (Formel 8.2).
φG = −G

(
M1

r1

+
M2

r2

) (8.1)
φZ = −

1

2
z2ω2 (8.2)Formel 8.3 bes
hreibt das Gesamtpotential.

φ = φG + φZ

= −G

(
M1

r1

+
M2

r2

)
−

1

2
z2ω2 (8.3)Die Flä
hen mit φ=
onst. werden Äquipotential�ä
hen genannt. Auf diesen Flä
hen kannein Probekörper ohne Arbeitsaufwand bewegt werden. Daher folgt die Ober�ä
he einesHimmelskörpers einer Äquipotential�ä
he. In Abb. 8.4 (A. Unsöld 2002) sind die Äqui-potential�ä
hen für ein Doppelsternsystem dargestellt.

Abbildung 8.4: Darstellung der Äquipotential�ä
hen eines DoppelsternsystemsDie erste gemeinsame Äquipotential�ä
he, die in Form einer Sanduhr beide Komponentenumgibt, ist die so genannte Ro
he-Flä
he. Die Ro
hes
he Grenzkurve s
hneidet si
h imLagrangepunkt L1. Weiter auÿen umhüllen alle Flä
hen beide Komponenten.Wä
hst eine Komponente, während sie si
h von der Hauptreihe weg entwi
kelt, über ihreRo
he-Grenze hinaus, �ieÿt Materie dur
h den Lagrangepunkt L1 auf die zweite Kompo-nente über. Dabei gibt es zunä
hst eine Phase, bei der in relativ kurzer Zeit viel Materieauf die kleinere Komponente über�ieÿt, bis die Massen der beiden Komponenten glei
hsind. Dana
h s
hlieÿt si
h eine Phase mit langsamerem Materiestrom an. Auf diese Wei-se kann ein System entstehen, bei dem eine weiter entwi
kelte Komponente die kleinereMasse hat (A. Unsöld 2002).8.1.2 Typen der Bede
kungsveränderli
henBede
kungsveränderli
he Sterne werden in vers
hiedene Typen eingeteilt: Algol-Sterne,
β-Lyrae-Sterne und W-Ursae-Majoris-Sterne. In der Tabelle 8.2 aus Ho�meister (1984)



82 KAPITEL 8. 2MASS 19090585+4911585Tabelle 8.2: Klassi�zierungsmerkmale für die vers
hiedenen Typen Bede
kungsveränder-li
her Sterne Algol-Sterne β-Lyrae-Sterne W Ursae-Majoris-SternePeriode [d℄ > 0,4 >0,4 0,2 ... 1,0Spektraltyp O6 ... M1 B8 ... G3 F0 ... K4sind zwei Klassi�zierungsmerkmale für die jeweiligen Typen zu sehen. In diesem Kapitelwird auf die drei Typen näher eingegangen.Algol-SterneBei Algol-Sternen liegen beide Komponenten innerhalb der Ro
he-Grenze. Sie füllen dieseni
ht aus (getrenntes System, Abb. 8.5) oder nur eine Komponente rei
ht bis an die Grenze(halbgetrenntes System). Die Komponenten sind kugelförmig oder nur lei
ht deformiert.Zwis
hen den Minima �ndet kaum eine Änderung der Helligkeit statt. Man beoba
htetdas so genannte Normalli
ht. Der bekannteste Vertreter ist β Per (Algol), na
h dem dieseKlasse von Sternen benannt wurde. Eine typis
he Li
htkurve eines Algol-Sterns ist inAbb. 8.6 zu sehen.
Abbildung 8.5: Darstellung der Ro
he-Grenze eines Algol-Sterns. Beide Komponentensind innerhalb der Grenze.

Abbildung 8.6: Typis
he Li
htkurve eines Algol-Sterns. Diese Li
htkurve von DV Cep ausRätz (2001)(Seminarfa
harbeit, verö�entli
ht im BAV-Rundbrief) ist eine Phasenfaltungvon 11 Nä
hten.
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β-Lyrae-SterneBei β-Lyrae-Sternen füllt eine Komponente die Ro
he-Grenze (halbgetrenntes System,Abb. 8.7) oder ist sogar gröÿer als diese (Kontaktsystem). Dur
h die Gravitationskräfteder beiden Komponenten kommt es zu einer ellipsoidis
hen Verformung. Es kann ein Ma-terieaustaus
h statt�nden, bei dem Gas von der gröÿeren Komponente auf die kleinereströmt.
β-Lyrae-Sterne sind Sterne mit einer �ieÿenden Li
htkurve ohne Stillstände. Eine sol
heist in Abb. 8.8 zu sehen. Die beiden Komponenten haben unters
hiedli
he Helligkeiten.Es gibt immer ein Nebenminimum, wel
hes si
h dur
h die Bede
kung der dunklen Kom-ponenten dur
h die Hellere begründet.
Abbildung 8.7: Darstellung der Ro
he-Grenze bei einem β-Lyrae-Stern. Eine Komponentefüllt die Grenze aus, die andere ist innerhalb.

Max

Min

t
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0 PAbbildung 8.8: Eine typis
he Li
htkurve eines β-Lyrae-SternsW-Ursae-Majoris-SterneFüllen beide Komponenten die Ro
he-Grenze aus, so wird von einem Kontaktsystem bzw.W-Ursae-Majoris-System (W-UMa-Sterne) gespro
hen (Abb. 8.9). Die beiden Komponen-ten sind etwa glei
hgroÿ und glei
hhell. Es ist ein so enges Doppelsternsystem, dass si
hdie Ro
he-Flä
hen beider Sterne bereits im Hauptreihenstadium (oder kurz dana
h) be-rühren. Es �ndet ein Materieaustaus
h statt. Bei einem Umlauf von 360◦ dur
hläuft dasSystem zwei Minima. In der Li
htkurve gibt es keine Stillstände. Haupt- und Nebenmini-ma sind etwa glei
h tief. Eine typis
he Li
htkurve eines W-UMa-Sterns ist in Abb. 8.10dargestellt. W-UMa-Sterne haben kleinere Perioden als einen Tag und kleine Amplituden.8.2 PeriodenbestimmungEin wi
htiger S
hritt zur Charakterisierung eines Doppelsternsystems ist die Bestimmungder Li
htwe
hselperiode, die der Zeit entspri
ht, in der si
h beide Komponenten einmal
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Abbildung 8.9: Darstellung der Ro
he-Grenze bei einem W-UMa-Stern. Beide Kompo-nenten füllen die Grenze aus. Es kommt zur ellipsoidis
he Verformung der W-UMa-Sternkomponenten und zum Materiestrom
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tAbbildung 8.10: Eine typis
he Li
htkurve eines W-UMa-Sternsum ihren gemeinsamen S
hwerpunkt gedreht haben.Um diese Periode mögli
hst genau zu bestimmen, wurden drei vers
hiedene Methodenverwendet. Zum einen wurde die Periode anhand der Form der Li
htkurve und der Be-stimmung der Minimazeiten ermittelt, zum zweiten mit Hilfe der Fouriertransformationund zum dritten dur
h die Methode der kürzesten Stringlänge.In diesem Kapitel werden diese Methoden erklärt und die Ergebnisse der Periodensu
hedargestellt.8.2.1 Bestimmung der MinimazeitenDie einfa
hste Methode, die Li
htwe
hselperiode eines Veränderli
hen Sterns zu bestim-men, ist das Bestimmen der genauen Minimazeiten. Trägt man diese über der Beoba
h-tungsepo
he auf und ma
ht eine lineare Regression, erhält man genaue Li
htwe
hselele-mente. Dafür sind allerdings einige Annahmen notwendig. Die Bere
hnung beruht aufFormel 8.4.
TMin = T0 + P · E (8.4)Um die unbekannte Periode zu bestimmen, muss sowohl die Epo
he und die Minimum-zeit von Epo
he 0 bekannt sein. Für die Minimumzeit von Epo
he 0 wird die Zeit desersten beoba
hteten Minimums angenommen. Zur Bestimmung der Epo
he brau
ht manallerdings eine vorläu�ge Periode. Bei 2MASS 19090585+4911585 ist das relativ einfa
h.Man erkennt s
hon an der Li
htkurve einer Na
ht (Abb. 8.2), dass es si
h um einen sehrkurzperiodis
hen Stern handelt, denn es sind zwei Minima zu sehen. Der Abstand derbeiden Minima, der si
h anhand der Li
htkurve einfa
h bestimmen lässt, ist annährenddie halbe Li
htwe
hselperiode.



8.2. PERIODENBESTIMMUNG 85Tabelle 8.3: Ergebnisse der Bestimmung der MinimazeitenDatum Phase Beoba
htung [JD℄ Beoba
htung [HJD℄ Fehler Beoba
htung [d℄03/13/2007 1,0 2454172,643942 2454172,6426 0,000503/27/2007 0,5 2454187,496193 2454187,4952 0,000705/03/2007 0,5 2454224,407289 2454224,4075 0,000507/25/2007 0,5 2454307,456210 2454307,4582 0,000408/01/2007 0,5 2454314,376816 2454314,3788 0,000408/05/2007 0,5 2454318,412995 2454318,4149 0,000408/06/2007 1,0 2454319,424049 2454319,4260 0,000308/22/2007 0,5 2454335,429204 2454335,4310 0,000308/23/2007 1,0 2454336,437691 2454336,4395 0,000308/24/2007 0,5 2454336,581905 2454336,5837 0,000308/24/2007 0,5 2454337,446736 2454337,4485 0,000308/29/2007 1,0 2454342,493626 2454342,4953 0,000509/16/2007 1,0 2454359,507969 2454359,5093 0,000309/19/2007 0,5 2454363,401396 2454363,4026 0,000309/23/2007 1,0 2454367,293481 2454367,2946 0,000409/23/2007 0,5 2454367,438450 2454367,4396 0,000510/13/2007 1,0 2454387,480441 2454387,4810 0,000410/14/2007 1,0 2454388,346122 2454388,3466 0,000410/31/2007 0,5 2454405,219332 2454405,2193 0,000510/31/2007 1,0 2454405,360731 2454405,3607 0,0005Tabelle 8.4: Erhaltene Werte für die Beoba
htungsepo
heBeoba
htung [HJD℄ Epo
he2454172,6426 0,02454187,4952 51,52454224,4075 179,52454307,4582 467,52454314,3788 491,52454318,4149 505,52454319,4260 509,02454335,4310 564,52454336,4395 568,02454336,5837 568,52454337,4485 571,52454342,4953 589,02454359,5093 648,02454363,4026 661,52454367,2946 675,02454367,4396 675,52454387,4810 745,02454388,3466 748,82454405,2193 806,52454405,3607 807,0
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Abbildung 8.11: An�tten der Formel 8.4 an die bestimmten MinimazeitenDur
h Abs
hätzung konnte man erkennem, dass die Periode im Berei
h von P ′ = 0, 29 dliegt. Bei genaueren Untersu
hungen ergab si
h ein vorläu�ge Periode von P ⋆ = 0, 2885 d.2MASS 19090585+4911585 wurde in 27 Nä
hten in der Zeit vom 12.3.2007 bis zum31.10.2007 beoba
htet. Es konnten 20 Minima ausgewertet werden.An Abb. 8.2 ist gut zu erkennen, dass beide Minima unters
hiedli
h tief sind, was daraufhindeutet, dass eine Komponente des Doppelsternsystems heller ist als die andere. Dastiefere Minimum wird als Hauptminimum bezei
hnet, das ni
ht ganz so tiefe als Neben-minimum. Von den 20 beoba
hteten Minima konnten 9 als Hauptminimum und 11 alsNebenminimum identi�ziert werden.Um die genaue Zeit der Minima zu bestimmen, wurden diese mit einer Gauÿ-Funktion an-ge�ttet. Für die Fehlerabs
hätzung dieser Zeiten wurde der im Kapitel 6.1.4 bes
hriebene
χ2-Test dur
hgeführt. Weiterhin war zu bea
hten, dass au
h hier bei allen Beoba
htungendie heliozentris
he Korrektur dur
hgeführt werden musste. In Tabelle 8.3 sind die Ergeb-nisse der Minimabestimmung dargestellt. �Phase� soll hier nur zeigen, ob es si
h um einHauptminimum (1,0) oder ein Nebenminimum (0,5) handelt. Setzt man nun die erhalte-nen Minimazeiten und die vorläu�ge Periode in Formel 8.4 ein, so erhält man Werte fürdie Epo
he. Diese sind natürli
h dur
h die ungenaue Periode ni
ht exakt. Da man aberweiÿ, ob es si
h um ein Haupt- oder Nebenminimum handelt, kann man diese Werte auf ,0oder ,5 runden. Die Werte, die man für die Epo
he erhält, können Tabelle 8.4 entnommenwerden. Mit diesen Werten kann man nun eine Gra�k erstellen, bei der die Epo
he aufder x-A
hse und die Minimazeiten auf der y-A
hse aufgetragen sind wie in Abb. 8.11 zusehen. Geplottet wurde dieses Diagramm mit Fehlerbalken. Allerdings sind diese zu klein,um sie auf dem Ausdru
k zu erkennen (siehe Tabelle 8.3). Dur
h lineare Regression erhältman letztli
h den Werte für die Periode.Mit der Methode der Bestimmung der Minimazeiten ergibt si
h ein Wert für die Li
ht-
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hselperiode von
PM = (0, 2883737± 0, 000080) dZu bea
hten ist bei dieser Methode, dass sie si
h für sehr kurzperiodis
he Sterne ni
hteignet, da eine geringe Änderung der vorläu�gen Periode die Nummer der Epo
he, geradebei höheren Epo
hen, drastis
h ändert. Es sollte also versu
ht werden, die vorläu�gePeriode so genau wie mögli
h zu bestimmen.8.2.2 Methode der diskreten FouriertransformationFourieranalyseDie Fourieranalyse bes
hreibt das Zerlegen einer beliebigen - physikalis
h sinnvollen -Funktion f(t) in Sinus- und Kosinusfunktionen. Man kann eine sol
he Funktion in einerso genannten Fourierreihe entwi
keln (Formel 8.5).

f(t) = a0 +
∞∑

n=1

(an cos nt + bn sin nt) (8.5)mit:
a0 =

1

2π

∫
f(t) dt

an =
1

π

∫
f(t) cosnt dt

bn =
1

π

∫
f(t) sin nt dtMisst man ein Signal in Abhängigkeit von der Zeit, kann man es per Fouriertransformationmit Formel 8.6 in ein Frequenzspektrum umre
hnen.

f(ω) =
1√
2π

∞∫

−∞

f(t) e−iωt (8.6)Hat man z.B. eine Sinusfunktion mit nur einer Frequenz, erhält man im Frequenzspek-trum nur einen einzigen Peak; hat man jedo
h eine S
hwebung, dann erhält man zweiPeaks. Das ist in Abb. 8.12 dargestellt.Au
h bei der Beoba
htung von Veränderli
hen Sternen wird die Methode der Fourierana-lyse verwendet. Die Li
htkurve ist eine Funktion von der Zeit. Ma
ht man von ihr eineFouriertransformation, erhält man das Frequenzspektrum, wel
hes im Idealfall nur auseiner einzigen Frequenz besteht. Auf diese Weise erhält man relativ einfa
h die gesu
hteLi
htwe
hselperiode.Allerdings gibt es au
h hier Fehlerquellen. Die zeitabhängige Funktion wird in einem fest-gelegten Zeitintervall T zu N äquidistanten Zeitpunkten mit der Abtastfrequenz fT = N
Tabgefragt. Die Abtastfrequenz fT muss so gewählt werden, dass sie das Sampling-Theorem(Abtasttheorem) (Formel 8.7) erfüllt.

fT ≥ 2fmess (8.7)
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S( )

Abbildung 8.12: Beispiele für FouriertransformationenBei Verletzung dieser Bedingung werden fals
he Frequenzspektren bere
hnet, was die Su-
he na
h der wahren Li
htwe
hselperiode sehr ers
hwert.Ein groÿes Problem bei der Bestimmung der Li
htwe
hselperiode per Frequenzanalyseist, dass auÿer der wahren Frequenz mit f = P−1 au
h fals
he Frequenzen im Spektrumvorhanden sein können. Die Perioden, die mit den fals
hen Frequenzen bere
hnet werdennennt man Aliasperioden. Diese resultieren aus dem Umstand, dass man ni
ht kontinu-ierli
h beoba
hten kann, sondern nur na
hts und bei klarem Himmel. Alle dieser Periodenstehen im Zusammenhang mit der wahren Periode. Die Li
htkurven mit fals
hen Periodenhaben die glei
he Form wie die ri
htige Li
htkurve, aber ni
ht alle sind in der glei
henPhase.Ergebnisse der Periodensu
he per FrequenzanalyseZur Periodensu
he mit Frequenzanalyse wurde das im Internet frei verfügbare ProgrammPeriod04 Version 1.0 verwendet. Es basiert auf den im vorigen Kapitel bes
hriebenenGrundlagen. Eine genaue Bes
hreibung �ndet man bei P. Lenz (2005).Na
hdem man die 2853 Daten in das Programm eingelesen hat, werden sie fouriertransfor-miert. Im Spektrum sind nun Peaks zu sehen, die die jeweilige Frequenz der Perioden re-präsentieren. Abb. 8.13 zeigt das Spektrum für die Daten von 2MASS 19090585+4911585.Ganz deutli
h ist ein Peak zu erkennen. Umgeben ist dieser Peak wie erwartet von einergroÿen Anzahl Aliasfrequenzen, die allerdings die Intensität der Hauptfrequenz ni
ht er-rei
hen.Ein weiterer deutli
h si
htbarer E�ekt ist die vom Programm automatis
h dur
hgeführteMultiplikation der Beoba
htungsdaten mit einer Fensterfuntion. Wäre die Messung, undsomit das Signal, unendli
h lang, würde man einen Peak erhalten. Da das in der Praxisni
ht mögli
h ist, muss man an den Enden der Beoba
htungen das Signal und alle Ablei-tungen auf Null bringen. Das errei
ht man dur
h die oben s
hon erwähnte Fensterfunktion.Zwar erhält man dur
h die Multiplikation mit der Fensterfunktion im Frequenzberei
h ei-ne Faltung des Spektrums der Messdaten mit dem Spektrum der Fensterfunktion, aber dieStörungen (Verbreiterungen), die dur
h den Abbru
h der Messungen entstehen, werden
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Abbildung 8.13: Frequenzspektrum von 2MASS 19090585+4911585vermieden. Abb. 8.14 erklärt diesen Sa
hverhalt. Die Multiplikation mit der Fensterfunkti-on ist in Abb. 8.13 an den vielen Nebenmaxima mit abnehmender Amplitude zu erkennen.Der hö
hste Peak be�ndet si
h bei einer Frequenz von f ⋆ = 6.93543113 1
d
. Re
hnet mandas in eine Periode um, erhält man einen Wert von P ⋆ = 0, 144205856 d.Da die Fourieranalyse auf Sinus - und Kosinusfunktionen basiert, muss man bea
hten,dass die Li
htkurve eines Bede
kungsveränderli
hen einem doppelten Sinus entspri
ht,da in einer Periode zwei Minima dur
hlaufen werden. Das bedeutet, dass die erhaltenePeriode nur der halben Li
htwe
hselperiode von 2MASS 19090585+4911585 entspri
ht

P ⋆ = 1
2
PFourier.Die Fehler wurden wie au
h s
hon bei der Bestimmung der Minimazeiten der Transitsund von 2MASS 19090585+4911585 mit dem χ2-Test abges
hätzt. Period04 �ttet die er-re
hnete Frequenz an die Beoba
htungsdaten und gibt dazu das χ2 aus. Ändert man dieFrequenz und �ttet man an die erhaltenen χ2-Werte eine Gauÿ-Verteilung, kann man die1-σ-Unsi
herheit bestimmen.Mit der Methode der diskreten Fouriertransformation ergibt si
h eine Li
htwe
hselperiodefür 2MASS 19090585+4911585 von:

PFourier = (0, 288374± 0, 000010) d8.2.3 Die Methode der kürzesten StringlängeGrundlagenLange gab es keine systematis
he Methode, die unzweifelhaft die ri
htige Periode für zufäl-lig verteilte Beoba
htungen wiedergab. Die si
herste Methode hierbei war das ständige Be-oba
hten, was si
h aber nur sehr s
hwer realisieren lieÿ. Gerade bei Fouriertransformations-
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Abbildung 8.14: Multiplikation des Beoba
htungssignals mit einer FensterfunktionTe
hniken können si
h viele fals
he Perioden ergeben, wenn zu wenig Messpunkte existie-ren und so das Sampling-Theorem verletzt würde.Andere Methoden, die dies zu verhindern versu
hen, können unter der Übers
hrift Me-thode der kleinsten Quadrate zusammengefasst werden. Sie basieren auf dem Prinzip derMinimierung der Summe der kleinsten Quadrate vom Abstand in Ordinate zweier (oderdem Mittelwert mehrerer) bena
hbarter Datenpunkte, na
hdem sie mit einer Testperiodein ein Phasendiagramm gere
hnet wurden. Die Test-Periode, die die kleinste Summe her-vorbringt, ist die wahre Periode.Im Allgemeinen bringen alle diese Methoden gute Ergebnisse und sind vor allem nützli
hbei der Su
he na
h Nebenfrequenzen mit geringeren Amplituden bei Veränderli
hen Ster-nen.Allerdings arbeitet man bei diesen Methoden ni
ht mit der �wahren� Stringlänge (SL), danur der Abstand der Datenpunkte in y-Ri
htung berü
ksi
htigt wird. Deshalb entwi
kelteBurke et al. (1970) eine Methode, um die wirkli
he Länge einer Kurve zu bestimmen.Das Prinzip ist einfa
h: alle Beoba
htungen werden mit einer Testperiode in eine einzigePhase reduziert. Die Testperioden sollten ni
ht gröÿer als der Beoba
htungszeitraum undni
ht kleiner als zweimal der Abstand zwis
hen zwei Messpunkten sein. Die bena
hbartenPunkte (ϕi, mi) werden dann mit einer Linie verbunden, deren Länge bestimmt wird. DieSumme der Länge der Liniensegmente ist die Länge der kompletten Kurve (Formel 8.8).Die Periode, bei der L ein Minimum hat, ist die beste Periode für die Daten.
L =

n−1∑

i=1

[(mi − mi−1)
2 + (ϕi − ϕi−1)

2]
1
2 + [(m1 − mn)2 + (ϕ1 − ϕn)

2]
1
2 (8.8)

n . . .Anzahl der Beoba
htungenBei Formel 8.8 muss bea
htet werden, dass x- und y-A
hse unters
hiedli
hen Einheitenhaben. Dieses Problem kann man beheben, indem man die Beoba
htungen angemessenskalliert.Das Hauptproblem dieser Methode ist, dass Beoba
htungen in Praxis nie zufällig verteiltsind, sodass au
h hier die in Kapitel 8.2.2 bes
hriebenen Aliasperioden die Periodensu
he
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hweren.Die SL-Methode hat viele Vorteile für die Periodensu
he, weil sie au
h bei einer klei-nen Anzahl zufällig verteilter Beoba
htungen gute Ergebnisse bringt. Die Resultate sindunabhängig von der Art des Li
htwe
hsels, d.h. diese Methode ist vielseitig einsetzbar.Ergebnisse der Stringlength-MethodeZur Bere
hnung der Periode mit der kürzesten SL in den Beoba
htungsdaten von 2MASS19090585+4911585 wird das von Christopher Broeg ges
hriebes Programm Stringlength,was auf den im vorigen Kapitel bes
hriebenen Grundlagen basiert, verwendet (genaueBes
hreibung des Algorithmus bei Broeg 2002).Es ist dabei von Vorteil, wenn man vorher bere
hnt, wel
hen Wert man ungefähr für dieSL einer vorhandenen Periode erwarten kann. Zur Vereinfa
hung wird bei der Bere
hnungdes Erwartungswertes der SL von einer Sinusfunktion ausgegangen. Die SL einer Sinus-kurve unabhängig von Amplitude und Periode wurde von Dworetsky (1983) zu L=1,4637bestimmt. Dies gilt aber nur für Daten, die ni
ht mit Fehlern behaftet sind. In der Rea-lität hat jeder Messwert einen Fehler, wodur
h die Stringlänge L gröÿer wird. Dworetsky(1983) gibt die Formeln 8.9 und 8.10 zur Bere
hnung des Erwartungswertes an.
L′ = L + δL (8.9)
δL ≈ 0, 34

(
ε −

ε2

2

)(

Nobs −
√

10

ε

) (8.10)
L′ . . . Stringlänge der Kurve dur
h die Messwerte
L . . . Stringlänge einer Sinusfunktion

δL . . . zufällige Fehler
Nobs . . . Anzahl der Beoba
htungen

ε . . . mittlerer MessfehlerInsgesamt wurden 2MASS 19090585+4911585 in 27 Nä
hten in der Zeit vom 12.3.2007bis zum 31.10.2007 beoba
htet. Es ergab si
h eine Anzahl der Messwerte von Nobs = 2853.Der mittlere Messfehler all dieser Werte liegt bei ε = 0, 0455 mag.Setzt man diese Werte in die Formeln 8.9 und 8.10 ein, so erhält man als Erwartungswertfür die SL einer vorhandenen Periode L′ = 44, 37.Abb. 8.15 zeigt die Ausgabe des SL Algorithmus. Der erre
hnete Erwartungswert istals gestri
helte Linie mit eingezei
hnet. Wie man sieht, liegt dieser zwar im erwartetenBerei
h, aber unter der wirkli
h erhaltenen SL. Das lässt si
h damit erklären, dass dasProgramm ni
ht mit einer Sinuskurve arbeitet, sondern einfa
h die Länge des Linienseg-mentes zwis
hen den bena
hbarten Punkten bere
hnet, die Bere
hnungen aber auf einesinusförmige Li
htkurve basieren.In Abb. 8.15 sind sehr deutli
h einige Peaks zu sehen. Einige davon haben eine ähnli
hkurze SL. Diese Perioden sind die Kandidaten für die wahre Periode.Die kürzeste SL von 65,80964 erhält man bei der Periode PSL = 0, 288377 d. Die beidenanderen Peaks mit einer au
h fast so kurzen SL liegen bei P ⋆
1 = 0, 144189 d, was derhalben Periode PSL entspri
ht, und bei P ⋆

2 = 0, 432566 d, was genau dreimal die halbePeriode P ⋆
1 ist. Trägt man das Periodogramm in einem gröÿerem Periodenberei
h auf,ers
heinen immer weitere Perioden, die alle einem Vielfa
hen von P ⋆

1 ertspre
hen.
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Abbildung 8.15: Bere
hnete Stringlänge über Testperiode für die Daten von 2MASS19090585+4911585. Die erwartete Stringlänge L′ ist mit einer gestri
helten Linie dar-gestelltNur allein aus dem Periodogramm lässt si
h ni
ht genau bestimmen, wel
he Periode nundie wahre ist. Hat man die Li
htkurve im Hinterkopf, kann man den Wert mit der kür-zesten SL als besten Kandidaten ansehen.Die Fehlerabs
hätzung für diesen Wert ges
hieht über das An�tten des Peaks im Periodo-gramm dur
h eine Gauÿ-Funktion. Die Halbwertsbreite dieser Funktion ist ein Indikatorfür die 1-Sigma Unsi
herheit des gefundenen Wertes.Der wahrs
heinli
hste Wert für die wahre Periode dur
h den SL-Algorithmus ergibt si
hzu:
PSL = (0, 288377 ± 0, 000058) d8.2.4 ErgebnisseDie Li
htwe
hselperiode des Bede
kungsveränderli
hen Sterns 2MASS 19090585+4911585wurde mit drei vers
hiedenen Methoden bestimmt. Alle drei bra
hten gute Ergebnisse mitgeringen Fehlern. In Tabelle 8.5 sind no
hmal zusammenfassend die Ergebnisse dargestellt.Bildet man einen gewi
hteten Mittelwert, dann erhält man als bestes Ergebnis:
P = (0, 288374 ± 0, 000010) dMit der nun bekannten Periode, kann der Wert für die Minimumzeit zu Epo
he 0 (T0)verbessert werden. Dazu wird ein weiteres Mal die Minimazeit über der Epo
he aufgetra-gen und eine lineare Regression mit festgehaltener Periode dur
hgeführt. Mit dem χ2-Testergibt si
h als bester Wert für die Anfangsepo
he:



8.2. PERIODENBESTIMMUNG 93Tabelle 8.5: Zusammenfassung der Ergebnisse der Bestimmung der Li
htwe
hselperiodemit den drei vers
hiedenen MethodenMethode Ergebnis für PeriodeMinimabestimmung PM =(0, 2883737± 0, 000080) dFouriertransformation PFourier =(0, 288374± 0, 000010) dStringlength PSL =(0, 288377± 0, 000058) d

T0 = (2454172, 643129 ± 0, 000507) dFür die endgültigen Li
htwe
hselelemente ergibt si
h damit na
h Formel 8.4 folgendeFormel.
TMinI = (2454172, 643129 + E · 0, 288374)d (8.11)Mit dieser Li
htwe
hselperiode wurden nun alle Beoba
htungsnä
hte in eine Phase geplot-tet. Das daraus resultierende Phasendiagramm ist in Abb. 8.16 zu sehen. Allerdings sindhier ni
ht alle Messdaten dargestellt. Datenpunkte, die dur
h s
hle
htes Wetter wie zumBeispiel Wolken und Nebel sehr groÿe Fehler haben, wurden bei dieser Auswertung ni
htberü
ksi
htigt. Insgesamt wurden deshalb 2818 einzelne Beoba
htungen in eine Phase ge-re
hnet.

Abbildung 8.16: Phasendiagramm des Bede
kungsveränderli
hen 2MASS19090585+4911585



94 KAPITEL 8. 2MASS 19090585+4911585Tabelle 8.6: Bestimmte Farbe und Spektraltyp für 2MASS 19090585+4911585Farbe Wert SpektraltypB -V 0,270 A9 VV - J 0,825 F5 VV -H 1,275 F7 VV -K 1,368 F9 VDie Li
htkurve weist keine Stillstände auf. Das deutet darauf hin, dass es si
h bei diesemSystem um ein Kontaktsystem handelt. Weiterhin verfügt sie über zwei vers
hieden tiefeMinima. Die Amplitude des Hauptminimums konnte zu IMinI = 0, 68 mag bestimmt wer-den, die der Nebenminimums zu IMinII = 0, 55 mag. Daran ist zu erkennen, dass beideKomponenten des Doppelsternsystems eine unters
hiedli
he Helligkeit besitzen. Allein ander Form der Li
htkurve kann man also ni
ht erkennen, ob es si
h um ein β-Lyrae- oderum einen W-UMa-Stern handelt.Anhand der in Tabelle 8.1 können einige Abs
hätzungen gema
ht werden. Bei der An-nahme, dass beide Komponenten des Doppelsternsystem Hauptreihensterne sind, kannman anhand der Farbe den Spektraltyp bestimmen. Natürli
h sind die Werte für die Ma-gnituden sehr ungenau, wodur
h si
h au
h die Farbe ni
ht genau bestimmen lässt. Dieerhaltenen Farben und die daraus resultierenden Spektraltypen, die mit Hilfe der Tabellein Kenyon and Hartmann (1995), bestimmt wurden, sind in Tabelle 8.6 zusammengefasst.Da ni
ht bekannt ist, wann diese Messungen dur
hgeführt wurden, also man ni
ht weiÿ, obsi
h der Bede
kungsveränderli
he gerade im Minimum oder im Maximum der Helligkeitbefand, wird für die weiteren nur groben Abs
hätzungen der mittleren Spektraltyp F5 Vbenutzt. Dies entspri
ht na
h Kenyon and Hartmann (1995) einer E�ektivtemperatur von
Teff = 6440 K.Man kann aber sagen, dass es si
h aufgrund dieser Abs
hätzungen mit hoher Wahrs
hein-li
hkeit um einen Stern mit Spektraltyp F handelt. Mit Tabelle 8.2 kann das System nuneindeutig als W-UMa-Stern identi�ziert werden.Einen weiteren Wert, den man mit groben Abs
hätzungen anhand der Katalogwerteübers
hlagen kann, ist die Gröÿenordnung der Entfernung via Entfernungsmodul (For-mel 8.12). Dazu wird die interstellare Extinktion verna
hlässigt.

mV − MV = 5 · log

(
r

[pc]

)
− 5 (8.12)Aus Tabelle 8.1 kann man den Wert mV = 14, 630 mag ablesen. nimmt man SpektraltypF5 an, erhält man aus Tabelle 19 (von S
hmidt-Kaler) Kapitel 4.1 aus K. S
haifers (1982,Landolt-Börnstein) MV = 3, 5 mag. Setzt man diese Werte in Formel 8.12 ein, so �ndetman eine Gröÿenordnung für den Abstand von r = 1kpc. Hier sei no
hmal erwähnt, dasses si
h bei all den Bere
hnung mit Hilfe der Katalogwerte der Magnituden nur um grobeAbs
hätzungen handelt, die auf vielen Annahmen beruht. Um genauere Ergebnisse zuerhalten, soll der Stern weiter in Groÿs
hwabhausen beoba
htet und in einer fotometri-s
hen Na
ht anhand von Standardsternen die s
heinbaren Magnituden in vers
hiedenenFarben bestimmt werden (siehe Kapitel 9).Zur Überprüfung der erhaltenen Li
htwe
hselelemente (Formel 8.11) wurde das B-R be-re
hnet (Tabelle 8.7) und graphis
h dargestellt (Abb. 8.17). Eine Abwei
hung von der



8.2. PERIODENBESTIMMUNG 95Tabelle 8.7: Zusammenfassung der beoba
hteten und na
h Formel 8.11 bere
hneten Mi-nimazeiten sowie dem B-R für 2MASS 19090585+4911585Epo
he TMin(beoba
htet) [HJD℄ TMin(bere
hnet) [HJD℄ B -R [min℄0.0 2454172.642600±0.000500 2454172,643129 -0,661± 0.72051.5 2454187.495200±0.000700 2454187,494390 1,166± 1.008179.5 2454224.407500±0.000500 2454224,406262 1,783± 0.720467.5 2454307.458200±0.000400 2454307,457974 0,325± 0.576491.5 2454314.378800±0.000400 2454314,378950 -0,216± 0.576505.5 2454318.414900±0.000400 2454318,416186 -1,852± 0.576509.0 2454319.426000±0.000300 2454319,425495 0,727± 0.432564.5 2454335.431000±0.000300 2454335,430252 1,077± 0.432568.0 2454336.439500±0.000300 2454336,439561 -0,088± 0.432568.5 2454336.583700±0.000300 2454336,583748 -0,069± 0.432571.5 2454337.448500±0.000300 2454337,448870 -0,533± 0.432589.0 2454342.495300±0.000500 2454342,495415 -0,166± 0.720648.0 2454359.509300±0.000300 2454359,509481 -0,261± 0.432661.5 2454363.402600±0.000300 2454363,402530 0,101± 0.432675.0 2454367.294600±0.000400 2454367,295579 -1,410± 0.576675.5 2454367.439600±0.000500 2454367,439766 -0,239± 0.720745.0 2454387.481000±0.000400 2454387,481759 -1,093± 0.576748.0 2454388.346600±0.000400 2454388,346881 -0,405± 0.576806.5 2454405.219300±0.000500 2454405,216760 3,658± 0.720807.0 2454405.360700±0.000500 2454405,360947 -0,356± 0.720Null-Linie könnte auf eine ni
ht exakte Periode, auf Periodenänderungen über der Zeitaufgrund von Masseverlust, -austaus
h oder Akkretion oder auf das Vorhandensein vonPlanetenkandidaten (zum Beispiel Silvotti et al. 2007) hindeuten und so wi
htige Infor-mationen zur Charakterisierung des Systems liefern.Bei 2MASS 19090585+4911585 wei
hen 65% der beoba
hteten Minimazeitpunkte im Rah-men der Fehler kaum von der Nulllinie ab und 25% liegen innerhalb von 1-σ von Nullentfernt. Nur zwei Werte wei
hen sehr stark (über 3-σ) ab. Man kann sagen, dass die Be-de
kungen meistens zu dem vorrausgesagten Zeiten stattgefunden haben. Das bedeutet,dass Formel 8.11 die Beoba
htungen zum jetzigen Zeitpunkt am besten repräsentiert.
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Abbildung 8.17: B-R-Diagramm für 2MASS 19090585+4911585. Die Null-Linie ist gestri-
helt dargestellt



Kapitel 9Ausbli
k So eine Arbeit wird eigentli
h nie fertig,man muss sie für fertig erklären,wenn man na
h Zeit und Umständendas Mögli
he getan hat.Johann Wolfgang von Goethe, 1787Ganz in diesem Sinne mussten au
h in dieser Diplomarbeit einige Beoba
htungstatsa
henunerklärt bleiben. Vor allem fehlte es aufgrund des meist s
hle
hten Wetters an weiter-führenden Na
hbeoba
htungen für die Bestätigung der Beoba
htungsergebnisse und diedaraus gewonnenen Hypothesen.Eine Fehlerquelle bei der Fotometrie stellen die systematis
hen Fehler des CCD dar. Umdie fotometris
hen Fehler der Beoba
htungsdaten weder zu unter- no
h zu übers
hätzen,soll dur
h Messungen in Groÿs
hwabhausen das RN und der Gain genau bestimmt werden.Mit den s
hon existierenden Daten können weitere Untersu
hungen dur
hgeführt wer-den. Das Feld um TrES-2 wurde von März bis Oktober 2007 in 31 Nä
hten beoba
htet.Mit Hilfe der gemeinsamen Fotometrie aller Daten soll na
h Veränderli
hen mit Periodenvon Tagen bis Monaten gesu
ht werden. Dazu muss erneut das Programm 
hpot modi�-ziert werden.Bei den zwei Zeitserien, die im Wendelstein-Observatorium aufgenommen wurden, sollna
hgeprüft werden, ob die in Kapitel 7.4.1 aufgestellte These des engen veränderli
henSterns bei TrES-2 bestätigt werden kann. Das ist mögli
h, da dur
h die bessere Pixelskalader CCD-Kamera MONICA das Objekt von TrES-2 getrennt werden kann.Bei der Analyse von TrES-1 wurde ein anhand von gegebenen Systemparametern konstru-ierter Transitverlauf verwendet. Nun soll überprüft werden, ob man das Transitzentrummit der bere
hneten theoretis
hen Li
hkurve genauer bestimmen kann.Ein wi
htiger S
hritt zur Vereinfa
hung der Datenauswertung ist die Verbesserung derSoftware.Die Auswahl der besten Sterne für den optimierten künstli
hen Verglei
hsstern geht imMoment mühsam per Hand von statten. Eine Automatisierung dieses S
hrittes würde die97



98 KAPITEL 9. AUSBLICKE�zienz der Auswertung erhöhen.Desweiteren soll au
h 
hphot so geändert werden, dass die Fotometrie eines Datensatzesna
h Start des Programms ohne weitere mens
hli
he Mitwirkung abläuft.Für die Bestimmung der Li
htwe
hselelemente soll der χ2-Test, wel
her im Moment perHand mit nur einem Freiheitsgrad angewendet wird, auf mehrere Freiheitsgrade erweitertwerden. Dafür ist die Entwi
klung eines entspre
henden Programms von Nöten.Da für die Fotometriedaten der CTK die Anwendung von Sysrem no
h einige S
hwierig-keiten birgt, wäre es von Vorteil, au
h dieses Programm auf die Bedürfnisse der Transit-beoba
htung in Groÿs
hwabhausen anzupassen.Da die Fragen der Existenz und Herkunft des Dips sowie die Transitzeitvariationen no
hni
ht beantwortet sind, sollen bei weiteren Na
hbeoba
htungen viele Transits aufgenom-men werden.Das si
h 2MASS 19090585+4911585 im glei
hen Feld be�ndet, kann au
h hier weiterfüh-rend gefors
ht werden. Dazu gehört die Bestimmung der Helligkeit beider Komponentendur
h absolute Fotometrie, sowie die Ermittelung des Spektraltyps. Aus diesen Infor-mationen können Kenntnisse über die Orbitparameter gewonnen werden. Aus weiterenMinimabeoba
htungen werden eventuelle Zeitvariationen analysiert.Zur Identi�zierung von sol
hen Zeitvariationen sollen au
h andere Sterne mit bekanntenTransitplaneten beoba
htet werden.Im Sommer 2008 wird vorraussi
htli
h das 90 
m Teleskop in groÿs
hwabhausen wieder inBetrieb genommen. Dafür wird eine CCD-Kamera mit 2048 × 2048 Pixel und einer bes-seren Pixelskala anges
ha�t. Damit kann ein eigenes Transitsu
hprogramm für die Su
hena
h Planeten um Sterne in jungen Sternhaufen gestartet werden.Neben mögli
hen Exoplaneten können au
h eine Vielzahl von neuen veränderli
hen Ster-nen gefunden werden, die man mit dem Spektrographen FIASCO 
harakterisieren kann.Mit Hilfe von Teleskopen an anderen Standpunkten und anderen Ländern sollen groÿe Er-folge bei der Su
he na
h jungen Exoplaneten erzielt werden, um viel über die Entstehungsol
her Objekte zu erfahren.



Kapitel 10ZusammenfassungGegenstand dieser Arbeit waren Beoba
htungen von Sternen mit bekannten Transitpla-neten in der Beoba
htungsstation Groÿs
hwabhausen mit dem Ziel, die fotometris
heGenauigkeit der vorhandenen CCD-Kamera IMG 1024S zu testen. Desweiteren diente dieArbeit der Erprobung und Entwi
klung von Verfahren zur e�zienten Datenreduktion und-analyse bei einer groÿen Anzahl von Sternen.Dafür war zuerst die Charakterisierung des verwendeten CCD-Detektors TK 1024 an-hand eigener Messungen von Nöten.Diese Analyse ergab, dass der in die CTK eingesetzte CCD-Chip bis zur oberen Grenzedes A/D-Wandlers auf 3% linear reagiert. Der Dunkelstrom sowie das Bias bleiben rela-tiv konstant, sodass während der Beoba
htung keine zusätzli
hen Kalibrationsbilder nötigsind und nur zu Beginn und/oder zum Ende einer Zeitserie gewonnen werden müssen.Bei der Beoba
htung in der Universitätssternwarte Groÿs
hwabhausen mit dem 25,4 
mCassegrain-Teleskop und der optis
hen CCD-Kamera CTK konnten alle na
hbeoba
hte-ten Transits detektiert werden. Die mittlere fotometris
he Genauigkeit dieser beoba
h-teten Sterne mit bekannten Transitplaneten beträgt 0,007mag, die Genauigkeit bei derBestimmung des Transitzeitpunktes etwa 0,0017 d. Damit können Transitzeitvariationenvon 150 s registriert werden.XO-1 war der erste Stern mit bekanntem Transitplanet, wel
her in Groÿs
hwabhau-sen fotometris
h untersu
ht wurde. In der Na
ht vom 11./12. März 2007 wurden 161Bilder von XO-1 aufgenommen. Der genaue Transitzeitpunkt konnte zu Tc(HJD) =
(2454171, 531461 ± 0, 0016) d bestimmt werden. Dur
h die Bere
hnung des B-R mit denElementen von Wilson et al. (2006) wurde festgestellt, dass die Orbitperiode kleiner istals zuvor angenommen. Die Bestimmung neuer Ephemeriden ergab:
Ttr = (2453887, 74679 + E · 3.941497)d.Anhand eines Helligkeits-Genauigkeits-Diagramms, wel
hes mit Hilfe aller im CCD-Feldum XO-1 vorhandenen Sterne erstellt wurde, konnte eine Detektionss
hwelle für Transit-beoba
htungen in Groÿs
hwabhausen abges
hätzt werden. Bei 60 s Beli
htungszeit kannmit der CTK ein 2,5% tiefer Transit bei Sternen bis mT = 12, 8mag detektiert werden.Eine sehr wi
htige Erkenntnis für die Datenreduktion wurde bei der Auswertung desXO-Datensatzes gewonnen. Bei Verwendung einer Bad-Pixel-Mask zur Korrektur von de-99



100 KAPITEL 10. ZUSAMMENFASSUNGfekten Pixeln traten gravierende Fehler auf, die aus der groÿen Pixelskala der CTK von2 Bogensekunden pro Pixel resultieren. Deshalb wurde bei der Datenreduktion komplettauf die Bad-Pixel-Mask verzi
htet.Am 15. März 2007 wurden 88 Bilder eines Transits von TrES-1 aufgenommen. Trotzdes fehlenden Aufstiegs konnte mit Hilfe eines simulierten Transitverlaufs das Transitzen-trum zu Tc(HJD) = (2454174, 6090 ± 0, 0017) d bestimmt werden.Dur
h das Eintragen des Transitzeitpunktes in ein B-R-Diagramm konnten die von Winnet al. (2007) bere
hneten Ephemeriden bestätigt werden.Der Mutterstern des Transitplaneten TrES-2 wurde über einen längeren Zeitraum fotome-tris
h untersu
ht. Zwis
hen März und November konnten sieben vers
hiedene Transits undfast eine komplette Orbitperiode aufgenommen und ausgewertet werden. Insgesamt wur-den in 31 Nä
hten der Beoba
htung 3423 Aufnahmen vom TrES-2-Mutterstern gewonnen.Bei den ersten beiden dieser aufgenommenen Transits wurde ein mysteriöser Helligkeitsein-bru
h na
h Ende des eigentli
hen Transits des Planeten vor seinem Stern beoba
htet. Beikeinem weiteren in Groÿs
hwabhausen beoba
hteten Transit konnte dieser Dip erneut ge-funden werden. Es wurde versu
ht, die Existenz des geheimnisvollen Dips zu erklären.Vier vers
hiedene Thesen wurden aufgestellt: ein naher veränderli
her Stern, wel
her mitin die Apertur fällt, ein weiterer Planet im System, ein Transit vor einem Hintergrunds-tern oder ein Transit vor einem weiten Begleiter des TrES-2-Muttersterns. Keine dieserThesen konnte bis zum jetzigen Zeitpunkt als endgültige Lösung bestätigt werden.Anhand des mit den Elementen von O'Donovan et al. (2006) bere
hneten B-R wurdeersi
htli
h, dass eine neue Bere
hnung der Ephemeriden notwendig war. Diese ergab:
Ttr = (2453989, 7528 + E · 2, 470615)d.Trotz der neuen Ephemeridenbestimmung wei
hen gerade die neueren Werte stark in bei-de Ri
htungen von der Nulllinie ab, was auf Transitzeitvariationen hindeutet. Au
h diesekönnen zum jetzigen Zeitpunkt ni
ht bestätigt werden.Bei der Auswertung der Transitdaten wurde versu
ht, systematis
he E�ekte aus den Li
ht-kurven herauszure
hnen. Dazu wurde der Algorithmus Sysrem verwendet. Dabei wurdefestgestellt, dass die Anwendung von Sysrem für die Daten aus Groÿs
hwabhausen s
hwie-rig ist. Sind zu viele Datenpunkte im Transit, also zu wenig oder gar kein Normalli
htzu beiden Seiten des Transits vorhanden, wird der Transit selbst als E�ekt erkannt undentfernt. Für eine optimale Wirkung muss der Algorithmus auf die Bedürfnisse der Tran-sitbeoba
htung in Groÿs
hwabhausen angepasst werden.Am Rand des 37, 7′ × 37, 7′ Feldes um den TrES-2-Mutterstern wurde ein bisher un-bekannter bede
kungsveränderli
her Stern mit zwei lei
ht unters
hiedli
h tiefen Minima(IMinI = 0, 68 mag und IMinII = 0, 55 mag) entde
kt. Dieser wurde anhand der Li
htkur-ve und des abges
hätzten Spektraltyps F5 als W-UMa-Stern klassi�ziert, wel
her si
h ineinem Abstand in der Gröÿenordnung von 1 kp
 be�ndet.Mit Hilfe von drei vers
hiedenen Methoden zur Bestimmung der Periode, ergab si
h fürdie Li
htwe
hselelemente, wel
he die Beoba
htungen am besten repräsentieren:
TMinI = (2454172, 643129 + E · 0, 288374)d.Für die Zukunft wäre es wüns
henswert, viele weitere Daten der s
hon beoba
hteten Ob-jekte aufzunehmen, um die aufgestellten Theorien zu überprüfen. Weiterhin sollen au
h



101die übrigen Sterne mit bekannten Transitplaneten auf zusätzli
he Planeten untersu
htwerden.Bei einem zukünftigen Transitsu
hprogramm des Astrophysikalis
hen Instituts Jena sol-len Regionen in jungen, o�enen Sternhaufen beoba
htet werden, um junge Planeten zudetektieren und so Erkenntnisse über die Planetenentstehung zu gewinnen.
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Anhang AZusätzli
he Informationen
A.1 Quelltext zu plot_stars_g; NAME:; PLOT_STARS_GROSS;; PURPOSE: Read data 
reated by Christopher Broeg's 
ode to produ
e; an artifi
ial 
omparison star and plot the results.;;; CALLING SEQUENCE: plot_stars_g, file, Nstars; [xtitle=xtitle, ytitle=ytitle, JDsub=JDsub℄;;; INPUTS: file: Name of the file to be read in (in apostrophes!); Nstars: Number of stars in file (sum of target and all 
omparison stars); xtitle: xtitle of plots; ytitle: ytitle of plots; JDsub: time span to be subtra
ted in days;;; REVISION HISTORY:; Written by T. S
hmidt May 2007, Jena; (With help of A. Seifahrt)PRO plot_stars_g,file,Nstars,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,JDsub=JDsub;Nstars=6Spalten=(Nstars-1)*2+4aiuread_as
ii,file,daten,NCOL=Spaltenaiuread_as
ii,'nr_to_name',nrtoname,NCOL=2103



104 ANHANG A. ZUSÄTZLICHE INFORMATIONENdaten(2,*)=-(daten(2,*)+(1-median(daten(2,*))))+2FOR i=2,Nstars DO BEGINdaten(i+2,*)=-(daten(i+2,*)+(1-median(daten(i+2,*))))+2ENDFORSET_PLOT,'ps'DEVICE,FILENAME=str
ompress(nstars-1,/remove_all)+'Light
urve_star1_g.eps',/palatino,xsize=28,ysize=20,yoffset=29,in
hes=0,font_size=9,bits=8,/lands
ape,isolatin=1,/en
apsulatedload
t,0!p.font=0IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleoploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),daten(3,*)ENDIF ELSE BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyleoploterr,daten(0,*),daten(2,*),daten(3,*)ENDELSEdevi
e,/
loseset_plot,'x'SET_PLOT,'ps';name=str
ompress(i,/remove_all)DEVICE,FILENAME=str
ompress(nstars-1,/remove_all)+'Light
urves_further_stars_g.ps',/palatino,xsize=28,xoffset=0.5,ysize=20,yoffset=29,in
hes=0,font_size=9,bits=8,isolatin=1,/lands
ape,en
apsulated=0load
t,0!p.font=0



A.1. QUELLTEXT ZU PLOT_STARS_G 105
IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGINFOR i=2,Nstars DO BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')oploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),daten(i+Nstars+1,*)ENDFORENDIF ELSE BEGINFOR i=2,Nstars DO BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')oploterr,daten(0,*),daten(i+2,*),daten(i+Nstars+1,*)ENDFORENDELSEdevi
e,/
loseset_plot,'x'end



106 ANHANG A. ZUSÄTZLICHE INFORMATIONEN;---------------------------------------------------------------------------; $Log: read_as
ii.pro,v $;Revision 1.2 1998/09/01 15:40:42 rklein;Added ability to skip 
omment lines;;Revision 1.1 1997/08/21 07:14:44 loewe;Initial revision;; Read as
ii tables into data array;+; NAME:; AIUREAD_ASCII;; PURPOSE: Read data stored in an as
ii table into an IDL data; stru
ture. The array must be organised in rows and 
olumns,; with the 
olumns separated by at least one whitespa
e.; The number of 
olumns is assumed to be 2, this 
an be; 
hanged using the 'n
ol' keyword. Lines with '!', '%',; ';' or 'C' as first 
hara
ter are skipped in the; pro
essing as 
omment lines but are e
hoed on the s
reen.;;; CALLING SEQUENCE: aiuread_as
ii, filename, array [, NCOL=n
ol, ...℄;;; INPUTS: filename: Name of the file to be read; array: Logi
al Name of the array the data will be stored; in, will be 
reated.;; KEYWORDS: n
ol: If the number of 
olumns in your array is not 2,; but, e.g. 3, just use 'n
ol=3'; You 
an use n
ol, to read the file as seperate strings; (line by line) and pro
ess these later yourself.; to do this, set 'n
ol=0'. aiuread_as
ii then returns a; a string array 
ontaining the lines of the file.;; 
omment: NOW OBSOLETE: routine reads always only the; first "n
ol" 
olumns.; If this keyword is set, READ_ASCII reads only the; first n
ol re
ords of ea
h line of the input file.; Additional 
olumns may then 
ontain 
omments (or; useless data), whi
h are ignored.;; 
omm_
har: may 
ontain a differnt set of 
hara
ters; idi
ating 
omments lines. Example: If
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omments start with '
' or '$', set; 
omm_
har='
$'.;; skip: skip the first SKIP lines while reading the; file. This is 
onvenient if the first lines; are 
omment lines but do not have a leading; 
omment 
har.;; quiet: Set this key word to Supress any output.;;; NOTES: Rather primitive, but useful.;;; REVISION HISTORY:; Written by M. Feldt May 1996, Jena;; Added ability to read string arrays, May 1997, MFeldt;; Added ability to skip 
omment lines, Sep 1998, rklein;; Keyword SKIP added, May 1999, rklein;; datatype deleted (old) and double instead of float, May 2007, ts
hmidt;-pro aiuread_as
ii, fn, a, NCOL=n
ol, QUIET=quiet, COMMENT=
omment, $COMM_CHAR=
omm_
har,skip=skipIF NOT keyword_set(
omm_
har) THEN 
omm_
har = '!%;C'IF NOT keyword_set(skip) THEN skip = 0get_lun,fut=string('xxxx')n=0Lopenr,fu,fnFOR i=1,skip DO BEGINreadf,fu,tIF not keyword_set (quiet) THEN print,tENDFORrepeat beginreadf,fu,tIF strpos(
omm_
har,strmid(t,0,1)) EQ -1 $THEN n=n+1 $ELSE IF not keyword_set (quiet) THEN print,tendrep until eof(fu) ; ##### determine the number of rowsif not keyword_set (quiet) then print,n,' valid rows found'
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lose,fuif n
ol eq 0 then BEGINa = strarr(n)
 = 'xxx'n
ol = 1ENDIF ELSE BEGINa = dblarr(n
ol,n)
 = dblarr(n
ol)ENDELSEopenr,fu,fnFOR i=1,skip DO readf,fu,tfor i=0L,n-1 do beginREPEAT $readf,fu,t $UNTIL strpos(
omm_
har,strmid(t,0,1)) EQ -1reads,t,
a(i*n
ol:(i+1)*n
ol-1)=
endfor
lose,fufree_lun,fuendA.2 Quelltext zu plot_stars_k; NAME:; PLOT_STARS_KLEIN;; PURPOSE: Read data 
reated by Christopher Broeg's 
ode to produ
e; an artifi
ial 
omparison star and plot the results.;;; CALLING SEQUENCE: plot_stars_k, file, Nstars[xtitle=xtitle, ytitle=ytitle, JDsub=JDsub℄;;; INPUTS: file: Name of the file to be read in (in apostrophes!); Nstars: Number of stars in file (sum of target and all 
omparison stars); xtitle: xtitle of plots; ytitle: ytitle of plots; JDsub: time span to be subtra
ted in days;;



A.2. QUELLTEXT ZU PLOT_STARS_K 109; REVISION HISTORY:; Written by T. S
hmidt May 2007, Jena; (With help of A. Seifahrt)PRO plot_stars_k,file,Nstars,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,JDsub=JDsub;Nstars=6Spalten=(Nstars-1)*2+4aiuread_as
ii,file,daten,NCOL=Spaltenaiuread_as
ii,'nr_to_name',nrtoname,NCOL=2daten(2,*)=-(daten(2,*)+(1-median(daten(2,*))))+2FOR i=2,Nstars DO BEGINdaten(i+2,*)=-(daten(i+2,*)+(1-median(daten(i+2,*))))+2ENDFORSET_PLOT,'ps'DEVICE,FILENAME=str
ompress(nstars-1,/remove_all)+'Light
urve_star1_k.eps',/palatino,xsize=28,ysize=20,yoffset=29,in
hes=0,font_size=9,bits=8,/lands
ape,isolatin=1,/en
apsulatedload
t,0!p.font=0IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleoploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),daten(3,*)ENDIF ELSE BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleIF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyleoploterr,daten(0,*),daten(2,*),daten(3,*)
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e,/
loseset_plot,'x'SET_PLOT,'ps';name=str
ompress(i,/remove_all)DEVICE,FILENAME=str
ompress(nstars-1,/remove_all)+'Light
urves_further_stars_k.ps',/palatino,xsize=28,xoffset=0.5,ysize=20,yoffset=29,in
hes=0,font_size=9,bits=8,isolatin=1,/lands
ape,en
apsulated=0load
t,0!p.font=0IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGINFOR i=2,Nstars DO BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')oploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*),daten(i+Nstars+1,*)ENDFORENDIF ELSE BEGINFOR i=2,Nstars DO BEGINIF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 0 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 0 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),format='(I)')IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THENplot,daten(0,*),daten(i+2,*),xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1℄,/ystyle,title='Star number: '+string(nrtoname(1,i-2),



A.2. QUELLTEXT ZU PLOT_STARS_K 111format='(I)')oploterr,daten(0,*),daten(i+2,*),daten(i+Nstars+1,*)ENDFORENDELSEdevi
e,/
loseset_plot,'x'end;--------------------------------------------------------------------; $Log: read_as
ii.pro,v $;Revision 1.2 1998/09/01 15:40:42 rklein;Added ability to skip 
omment lines;;Revision 1.1 1997/08/21 07:14:44 loewe;Initial revision;; Read as
ii tables into data array;+; NAME:; AIUREAD_ASCII;; PURPOSE: Read data stored in an as
ii table into an IDL data; stru
ture. The array must be organised in rows and 
olumns,; with the 
olumns separated by at least one whitespa
e.; The number of 
olumns is assumed to be 2, this 
an be; 
hanged using the 'n
ol' keyword. Lines with '!', '%',; ';' or 'C' as first 
hara
ter are skipped in the; pro
essing as 
omment lines but are e
hoed on the s
reen.;;; CALLING SEQUENCE: aiuread_as
ii, filename, array [, NCOL=n
ol, ...℄;;; INPUTS: filename: Name of the file to be read; array: Logi
al Name of the array the data will be stored; in, will be 
reated.;; KEYWORDS: n
ol: If the number of 
olumns in your array is not 2,; but, e.g. 3, just use 'n
ol=3'; You 
an use n
ol, to read the file as seperate strings; (line by line) and pro
ess these later yourself.; to do this, set 'n
ol=0'. aiuread_as
ii then returns a; a string array 
ontaining the lines of the file.;
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omment: NOW OBSOLETE: routine reads always only the; first "n
ol" 
olumns.; If this keyword is set, READ_ASCII reads only the; first n
ol re
ords of ea
h line of the input file.; Additional 
olumns may then 
ontain 
omments (or; useless data), whi
h are ignored.;; 
omm_
har: may 
ontain a differnt set of 
hara
ters; idi
ating 
omments lines. Example: If; 
omments start with '
' or '$', set; 
omm_
har='
$'.;; skip: skip the first SKIP lines while reading the; file. This is 
onvenient if the first lines; are 
omment lines but do not have a leading; 
omment 
har.;; quiet: Set this key word to Supress any output.;;; NOTES: Rather primitive, but useful.;;; REVISION HISTORY:; Written by M. Feldt May 1996, Jena;; Added ability to read string arrays, May 1997, MFeldt;; Added ability to skip 
omment lines, Sep 1998, rklein;; Keyword SKIP added, May 1999, rklein;; datatype deleted (old) and double instead of float, May 2007, ts
hmidt;-pro aiuread_as
ii, fn, a, NCOL=n
ol, QUIET=quiet, COMMENT=
omment, $COMM_CHAR=
omm_
har,skip=skipIF NOT keyword_set(
omm_
har) THEN 
omm_
har = '!%;C'IF NOT keyword_set(skip) THEN skip = 0get_lun,fut=string('xxxx')n=0Lopenr,fu,fnFOR i=1,skip DO BEGINreadf,fu,t



A.2. QUELLTEXT ZU PLOT_STARS_K 113IF not keyword_set (quiet) THEN print,tENDFORrepeat beginreadf,fu,tIF strpos(
omm_
har,strmid(t,0,1)) EQ -1 $THEN n=n+1 $ELSE IF not keyword_set (quiet) THEN print,tendrep until eof(fu) ; ##### determine the number of rowsif not keyword_set (quiet) then print,n,' valid rows found'
lose,fuif n
ol eq 0 then BEGINa = strarr(n)
 = 'xxx'n
ol = 1ENDIF ELSE BEGINa = dblarr(n
ol,n)
 = dblarr(n
ol)ENDELSEopenr,fu,fnFOR i=1,skip DO readf,fu,tfor i=0L,n-1 do beginREPEAT $readf,fu,t $UNTIL strpos(
omm_
har,strmid(t,0,1)) EQ -1reads,t,
a(i*n
ol:(i+1)*n
ol-1)=
endfor
lose,fufree_lun,fuend
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Abbildung A.1: Datenblatt zum CCD-Chip TK1024 � Teil 1
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Abbildung A.2: Datenblatt zum CCD-Chip TK1024 � Teil 2
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htkurven der beoba
hteten Transits von TrES-2

Abbildung A.3: 13.03.2007: Tc = (2454172, 5729± 0, 0017)d

Abbildung A.4: 03.05.2007: Tc = (2454224, 4722± 0, 0017)d
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Abbildung A.5: 17.07.2007: Tc = (2454298, 5749± 0, 0025)d

Abbildung A.6: 26.07.2007: Tc = (2454308, 4654± 0, 0019)d (Wendelstein)



118 ANHANG A. ZUSÄTZLICHE INFORMATIONEN

Abbildung A.7: 16.09.2007: Tc = (2454360, 3471± 0, 0017)d

Abbildung A.8: 16.09.2007: Tc = (2454360, 3473± 0, 0015)d (Wendelstein)
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Abbildung A.9: 16.09.2007: Tc = (2454360, 3498± 0, 0032)d (Herges-Hallenberg)

Abbildung A.10: 21.09.2007: Tc = (2454365, 2797± 0, 0018)d
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Abbildung A.11: 14.10.2007: Tc = (2454387, 5225± 0, 0017)d



A.5. LICHTKURVEN VON 2MASS 19090585+4911585 121A.5 Li
htkurven von 2MASS 19090585+4911585Von der 27 gewonnenen Li
htkurven zeigen 16 mindestens 1 Minimum. MinI bedeutetHauptminimum, als MinII wird das Nebenminimum bezei
hnet.

Abbildung A.12: 13.03.2007: TMinI = (2454172, 6426± 0, 0005)d

Abbildung A.13: 03.05.2007: TMinII = (2454224, 4075± 0, 0005)d
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Abbildung A.14: 25.07.2007: TMinII = (2454314, 3788± 0, 0004)d

Abbildung A.15: 01.08.2007: TMinII = (2454314, 3788± 0, 0004)d



A.5. LICHTKURVEN VON 2MASS 19090585+4911585 123

Abbildung A.16: 05.08.2007: TMinII = (2454318, 4149± 0, 0004)d

Abbildung A.17: 06.08.2007: TMinI = (2454319, 4260± 0, 0003)d
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Abbildung A.18: 22.08.2007: TMinII = (2454335, 4310± 0, 0003)d

Abbildung A.19: 23.08.2007: TMinI = (2454336, 4395±0, 0003)d ; TMinII = (2454336, 5837±
0, 0003)d
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Abbildung A.20: 24.08.2007: TMinII = (2454337, 4485± 0, 0003)d

Abbildung A.21: 29.08.2007: TMinI = (2454342, 4953± 0, 0005)d
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Abbildung A.22: 15.09.2007: TMinI = (2454359, 5093± 0, 0003)d

Abbildung A.23: 19.09.2007: TMinII = (2454363, 4026± 0, 0003)d
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Abbildung A.24: 23.09.2007: TMinI = (2454367, 2946±0, 0004)d ; TMinII = (2454367, 4396±
0, 0005)d

Abbildung A.25: 13.10.2007: TMinI = (2454387, 4810± 0, 0004)d
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Abbildung A.26: 14.10.2007: TMinII = (2454405, 2193±0, 0005)d ; TMinI = (2454405, 3607±
0, 0005)d

Abbildung A.27: 31.10.2007: TMinI = (2454387, 4810± 0, 0004)dA.6 Poster
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Abbildung A.28: Groÿs
hwabhausen-Poster für den 5th Planet Formation WorkshopBrauns
hweig und die AG-Tagung Würzburg
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