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Kapitel 1

Einleitung

Extrasolare Planeten sind schon seit Mitte des 18. Jahrhunderts Thema der wissenschaft-
lichen Forschung. Astronomen haben allgemein vermutet, dass unser Sonnensystem nicht
einzigartig ist und Exoplaneten existieren konnten (zum Beispiel Kant 1755, Allgemeine
Naturgeschichte und Theorie des Himmels).

Die Hauptmotivation liegt in der Suche nach anderen Zivilisationen und der Frage, ob der
Mensch das einzigste vernunftbegabte Wesen im Universum ist.

Ein erster grofler Meilenstein in der Entdeckung extrasolarer Planeten war das Jahr 1992,
als Wolszczan and Frail (1992) die erste Detektion eines Exoplaneten um den Pulsar PSR
1257+12 bekanntgaben.

Im Oktober 1995 veréffentlichten Mayor and Queloz (1995) die erste Detektion eines Exo-
planetenkandidaten um einen gewthnlichen Hauptreihenstern (51 Pegasi).

Diese Entdeckung leitete eine neue Ara in der Suche nach Exoplaneten ein. Der techni-
sche Fortschritt, insbesondere bei hochauflosender Spektroskopie, machte die Entdeckung
vieler Planetenkandidaten moglich.

Die Suche nach Exoplaneten wurde in den letzten zehn Jahren zu einem Hauptforschungs-
gebiet der Astronomie. Aufgrund der Hoffnung eine zweite Erde zu finden, wird dieser
Forschungszweig auch fiir die néchsten Jahrzehnte nicht an Attraktivitit verlieren.

Nach modernen Schiatzungen haben mindestens 10% der sonnendhnlichen Sterne Plane-
ten, wobei die tatsdchliche Zahl noch viel héher liegen konnte.

Da Planeten im Allgemeinen nur das Licht ihrer Zentralsterne reflektieren und ihre Ober-
flichen sehr viel kleiner als die Sternoberflichen sind, haben sie im Optischen weniger
als ein millionstel der Helligkeit ihres Sterns. Darum ist eine direkte Detektion nur unter
bestimmten Bedingungen moglich.

Aufgrund der Kontraktion sind einige 10° Jahre (Megajahre...Ma) junge substellare Ob-
jekte heller als einige 10° Jahre (Gigajahre...Ga) alte. Deshalb sind junge, nahe Sterne
geeignete Beobachtungsobjekte fiir die direkte Abbildung substellarer Begleiter.

Die Masse eines Begleiterkandidaten kann mit der beobachteten Helligkeit, dem Alter und
der Entfernung zur Erde mit Hilfe von theoretischen Modellen abgeschétzt werden.

Ein Beispiel fiir eine erfolgreiche direkte Detektion eines Begleiterkandidaten ist das von
Neuhé&user et al. (2005) entdeckte Objekt GQ Lupi b. Der Mutterstern G(Q Lupi A ist ein

1



2 KAPITEL 1. EINLEITUNG

<2Ma junger klassischer T-Tauri-Stern in der 140 £50 pc! entfernten Lupus Sternent-
stehungsregion. Der Begleiterkandidat mit & 20 Mj,, (=20 -2 10?7 kg) ist etwa 114 AE?
von seinem Stern entfernt.

Der limitierende Faktor dieser Detektionsmethode ist, dass abhéngig von der Sternhellig-
keit, nur Begleiter weit aufen gefunden werden konnen. Neuhduser et al. (2008) haben
anhand der tiefsten Aufnahme von GQ Lupi bestimmt, dass mit den heutigen technischen
Moglichkeiten bei 102 Minuten Belichtungszeit in diesem System ein hypothetischer Be-
gleiter mit ~6 Magnituden Helligkeitsunterschied und denselben Eigenschaften wie GQ
Lupi b bei mindestens 18 AE Abstand zum Stern gefunden werden konnte.

Infolge der Probleme beim direkten Abbilden von substellaren Objekten werden verschie-
dene indirekte Methoden angewendet. Zu diesen Methoden zdhlen zum Beispiel Bestim-
mung von Zeitvariationen, Radialgeschwindigkeitsuntersuchungen, astrometrische Mes-
sungen, der Gravitationslinseneffekt, Beobachtung von Staubscheiben und die Transitme-
thode.

Die von Wolszczan and Frail (1992) angewandte Methode zum indirekten Nachweis von
Planetenkandidaten basiert auf der genauen Messung der Ankunftszeit von regelméfig
wiederkehrenden Signalen wie zum Beispiel bei Pulsaren, die widhrend ihrer Rotation
Radiowellen emittieren, bei sehr regelméfkigen Pulsationsverdnderlichen oder auch die Be-
deckung in Doppelsternsystemen. Weicht der beobachtete Zeitpunkte eines solchen Ereig-
nisses von dem vorher berechneten ab, spricht man von Zeitvariationen. Diese lassen auf
einen Planeten im System schliefen, welcher aufgrund von gravitativen Wechselwirkung
das Eintreffen des Signals periodisch beschleunigt und verzogert.

Die Radialgeschwindigkeits- oder Doppler-Methode ist mit iiber 200 gefundenen Planeten-
kandidaten (zum Beispiel 51 Peg b, Mayor and Queloz 1995) die erfolgreichste. Kreist ein
Planet um einen Stern, bewegen sich beide Objekte um ihren gemeinsamen Schwerpunkt.
Der Stern bewegt sich dabei periodisch auf die Erde zu bzw. von ihr weg. Diese Bewegung
kann anhand des Doppler-Effekts in den Spektrallinien identifiziert werden. In den letzten
Jahren wurde die Auflésung moderner Spektrographen so weit verbessert, dass es moglich
ist, terrestrische Planeten (wenige Erdmassen) auf sternnahen Orbits (< 0,1 AE), wie zum
Beispiel Gl 581¢ mit =5 Mg (= 5-6-10%*kg) und Gl 581d mit =8 Mg, (Udry et al. 2007),
zu detektieren.

Die astrometrische Methode basiert ebenfalls auf der Bewegung von Stern und Planet um
den gemeinsamen Schwerpunkt. Dabei wird sehr genau die absolute Position des Sterns zu
verschiedenen Zeiten gemessen. Anhand der Periodizitat dieser Bewegung projiziert in der
Himmelsebene, lassen sich die Parameter des Planeten bestimmen (Gatewood et al. 1980).

Mit dem Gravitationslinseneffekt, dessen physikalische Beschreibung auf Albert Einsteins
allgemeiner Relativitidtstheorie beruht, konnen Planeten bis zu einigen Erdmassen detek-
tiert werden. Da Masse den Raum kriimmt, wird das Licht eines Hintergrundobjektes
aufgrund der Gravitation eines im Vordergrund stehenden Sterns abgelenkt. Der Vorder-
grundstern wirkt somit als lichtblindelnde Linse. Zieht ein zu uns ndher liegender Stern

1 pc— 3,086-10%m
21 AE (Astronomische Einheit) ist die Distanz Sonne-Erde. 1 AE = 149, 6 - 10° km



infolge der galaktischen Rotationsbewegung vor einem Hintergrundstern voriiber, lasst
sich ein Helligkeitsanstieg messen.

Besitzt das Linsenobjekt einen Begleiter, kann ein intensitdatsschwicheres Nebenmaximum
registriert werden (Gould and Loeb 1992). Theoretische Modellierungen des Helligkeits-
verlaufs lassen nachtriglich auf die Massen der als Linse wirkenden Objekte schliefsen.

Eine weitere indirekte Methode ist die Beobachtung zirkumstellarer Staubscheiben. Staub
existiert um viele Sterne. Er kann aufgrund des Infrarotexzess in der spektralen Ener-
gieverteilung identifiziert werden. Hochauflosende Kartierungen der Staubemission (zum
Beispiel ¢ Eridani, Greaves et al. 1998) zeigen innere Liicken, die von Planeten verursacht
sein konnten. Infolge der gravitativen Wechselwirkung des Planeten mit diesen Staubschei-
ben entstehen Ringstrukturen oder eine klumpige Struktur (siehe Krivov et al. 2007).
Freistetter et al. (2007) haben fiir 3 Pictoris den Einfluss von mehreren Planeten auf die
Scheibe berechnet und konnten so einige beobachtete Merkmale erklaren.

In den letzten sieben Jahren hat sich eine weitere indirekte Detektionsmethode fiir Exo-
planeten bewéhrt - die Transitmethode. Diese macht es nun im Zusammenhang mit der
Radialgeschwindigkeitsmethode mdoglich, die Masse des Begleitobjekts zu bestimmen, so-
dass damit zwischen Planet und Braunem Zwerg unterschieden werden kann.

Schon nach der Entdeckung des Planetenkandidaten um 51 Peg wurde damit begonnen,
fotometrisch nach Planeten zu suchen. Die Beschreibung dieser Methode ist in Kapitel 3
zu finden.

Der erste Erfolg der Transitmethode war die Nachbeobachtung des mit Radialgeschwin-
digkeitsuntersuchungen gefundenen Planetenkandidaten HD 209458b (Charbonneau et al.
2000), der nun wirklich als Planet bestéitigt werden konnte.

Seitdem wurden mit iiber 20 erdgebundenen und einigen Weltraummissionen mehr als 30
Planeten mit der Transitmethode entdeckt und bestétigt.

Da das Transitereignis ein periodisch wiederkehrendes Phinomen ist, wird seit kurzem
versucht, anhand von Transitzeitvariationen zusitzliche Planeten in den untersuchten
Systemen zu finden.

Durch die fotometrische Untersuchung mehrerer tausend Sterne in den Groffeldern bei
Transitsuchprogrammen werden auferdem sehr viele verdnderliche Sterne, insbesondere
kurzperiodische Bedeckungsverdnderliche, entdeckt.

In dieser Arbeit wird die Transitmethode angewandt, um schon bekannte Transits in
der Beobachtungsstation Grofschwabhausen nachzubeobachten. Ziel ist es, die fotometri-
sche Genauigkeit der gegenwértig vorhandenen Kamera IMG 1024S zu testen.
Besonderen Wert wurde auf die genaue Bestimmung der Transitzeitpunkte gelegt, um
préazise Transitzeitvariationen zu identifizieren.

Aufserdem wird die Vorgehensweise bei der Charakterisierung maglicher verdnderlicher
Sterne im Feld beschrieben.

Diese Arbeit dient der Entwicklung eines Transitsuchprogramms des Astrophysikalischen
Instituts Jena.
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Kapitel 2

Beobachtungsstation
Grofsschwabhausen

Jena liegt im mittleren Saaletal. Durch diese Kessellage ist es immer 1-2°C wirmer als in
den hoher gelegenen Umland Jenas. Auferdem bestehen die Kernberge, die Jena umgeben
groftenteils aus Kalkstein, einem typischen Wérmespeicher. Gerade im Winterhalbjahr
kommt es wegen der Tallage Jenas oft zur Nebelbildung.

Deshalb gab es schon lange die Forderung nach einer Beobachtungsmoglichkeit aufer-
halb des Saaletals. Schon 1897 duferte der damalige Institutsdirektor Otto Knopf diesen
Wunsch, der aber erst etwa 60 Jahre spéter realisiert werden konnte.

1950 wurde von Hermann Lambrecht ein Projekt fiir den ,Ausbau des Jenaer Observato-
riums” (Schielicke 2008) eingereicht, in dem er einen Auftrag fiir den Bau eines Teleskops
gab, welches in einer Aufenstation der Universitdtssternwarte aufgestellt werden sollte.
Am 1.8.1961 fand in einem Waldstiick in der Ndhe von Grofsschwabhausen die Grund-
steinlegung fiir die Beobachtungsstation statt (Pfau 1984). Grofschwabhausen liegt etwa
10 km westlich von Jena auf einer Hochfliche, 370 m iiber Normalnull.

Das Sternwartengebdude (Abb. 2.1), welches kreisférmig um einen vollkommen vom Ge-

Abbildung 2.1: Die Aufenansicht der Beobachtungsstation Grofschwabhausen

biaude getrennten Instrumentenpfeiler aufgebaut ist, wurde von dem Jenaer Architekten
Hans Schlag entworfen. Heute steht es unter Denkmalschutz.
Ende 1962 konnte mit den ersten Testmessungen begonnen werden. Die ersten astrono-
mischen Beobachtungen wurden am 28.2.1963 durchgefiihrt.
Ab 1996 wurde die Beobachtungsstation auch genutzt, um eine thermische Infrarotka-

5
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mera fiir die Europiische Siidsternwarte der ESO in Chile zu entwickeln. Nach dem
tragischen Unfalltod des Verantwortlichen Hans-Georg Reimann wurde die Sternwarte
jahrelang nicht genutzt. Die ausfiihrliche Beschreibung der Geschichte der Astronomie in
Jena ist zu finden in Schielicke (2008).

2004 wurden neue Motoren fiir die Bewegung des Teleskops installiert, fiir die allerdings
erst einmal die Software entwickelt werden musste.

Im Herbst 2006 wurde der regelméifige Beobachtungsbetrieb wieder aufgenommen. In
der momentanen Testphase dient die Beobachtungsstation vor allem Diplomanden fiir
die Durchfithrung wissenschaftlicher Beobachtungen wahrend der Bearbeitungszeit der
Diplomarbeit.

2.1 Instrumente

In der Beobachtungsstation Grofschwabhausen stehen drei Teleskope zu Verfiigung. Das
Hauptrohr ist ein Kombinationsinstrument auf einer Gabelmontierung und ist als Schmidt-
Kamera oder Quasi-Cassegrain Teleskop (Nasmyth-System) einsetzbar. Es wurde in den
50er Jahren als eins von vier fast identischen Teleskopen von Carl Zeiss Jena angefertigt.
Der Durchmesser des Hauptspiegels misst 1 m, wovon im Nasmyth Modus eine freie Off-
nung von 90 cm genutzt werden kann. Die Brennweite betrdgt dabei 13,5 m. Beim Einsatz
des Teleskops als Schmidt-Kamera wird die volle Offnung durch eine Korrektionsplatte
auf 60 cm begrenzt. Die Brennweite betrigt dann noch 1,8 m.

Als Leitrohr ist ein 20 cm Refraktor mit einer Brennweite von 3 m montiert. Friither wurde
dieser zur Kontrolle der Fernrohrposition bei Schmidt-Aufnahmen verwendet.

Das dritte Teleskop ist ein Cassegrain-System mit einem 25,4 cm grofsen Hauptspiegel.
Das als Grofsucher verwendete Teleskop hat eine Brennweite von 2,25 m, was einem Off-
nungsverhéltnis von /D — 9 entspricht.

Mit einer Masse der beweglichen Teile von 6,4t besitzt das Teleskop trotzdem eine hohe
Genauigkeit. Sterne konnen auf weniger als 1”7 genau eingestellt werden.

Nach der Wiederinbetriebnahme der Beobachtungsstation wird im Moment, auch mangels
eines modernen Detektors fiir das 90 cm-"Teleskop, ausschlieflich der Grofssucher mit einer
optischen CCD-Kamera fiir die allndchtlichen Beobachtungen genutzt.

2.2 Charakterisierung des Detektors

Um die erhaltenen Beobachtungsdaten richtig zu analysieren und zu interpretieren, ist es
sehr wichtig, die Eigenschaften und Charakterisierungsmerkmale des verwendeten Detek-
tors genau zu kennen.

In der Beobachtungsstation Grofschwabhausen wird einen optische CCD-Kamera verwen-
det. Deshalb wird in diesem Kapitel auf Aufbau und Wirkungsweise, die verschiedenen
Typen und die Charakteristiken von CCDs eingegangen. Anschliefsend wird anhand die-
ser Finfiihrung die in Grofschwabhausen verwendete CCD-Kamera mit Hilfe der dort
durchgefiihrten Messungen charakterisiert.

2.2.1 Aufbau und Wirkungsweise von CCDs

Der heutzutage am meisten verwendete Detektor in der Astronomie ist das Charge-coupled
Deuvice, kurz CCD, was soviel bedeutet wie ,Jadungsgekoppeltes Bauteil”.
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Eigentlich 1970 als elektronisches Analogon zum Magnetblasenspeicher! entwickelt, be-
merkte man schnell, dass dieses Bauteil lichtempfindlich ist und ein zur eingestrahlten
Lichtmenge proportionales Signal ausgibt. Das erste astronomische Bild, der Planet Ura-
nus, wurde 1975 als Teil eines NASA-Projektes zur Entwicklung von Weltraumfahrzeug-
Missionen, aufgenommen (Howell 2000).

Das CCD besteht aus einer Vielzahl von Metall-Isolator-Halbleiter-Kondensatoren (engl.
metal insulator semiconductor (MIS) capacitor). Diese bestehen aus einem p-leitendem
Siliziumsubstrat, auf dem sich eine optisch transparente Siliziumoxidschicht befindet. Dar-
auf befinden sich wiederum optisch transparente Elektroden fiir die meistens polykristalli-
nes Silizium verwendet wird. Eine oder mehrere dieser Elektroden gehdren zu einem Pixel
des CCD. Ein solches Pixel ist in Abb. 2.2 aus Méller (2004) dargestellt.

Gate

Si02

Substrate

Abbildung 2.2: Ein Pixel eines CCD. Siliziumsubstrat mit der optisch transparente Sili-
ziumoxidschicht. Dariiber die Elektrode, die auch als Gate bezeichnet wird.

Die Methode der Speicherung und Abruf von Informationen ist abhéngig von der Beherr-
schung und Manipulation von Elektronen und Léchern, die innerhalb des CCD erzeugt
werden, wenn es belichtet wird.

Die physikalische Grundlage fiir die Funktionsweise eines CCDs bildet der in halbleiten-
den Festkorpern beobachtbare innere fotoelektrische Effekt. Dabei werden die Elektronen
aus dem Valenzband des Halbleiters durch Photonen in das energetisch héher gelegene
Leitungsband gehoben. Die Photonen benétigen dazu mindestens die Energie der Band-
liicke. Bei Silizium betragt diese 1,14 eV. Ankommende Photonen, deren Energie héher ist
als 1,14 eV, bringen die Elektronen des Siliziums in das Leitungsband. Dabei entstehen
Elektronen-Loch-Paare (sieche Abb. 2.3).

Sind die Elektronen im Leitungsband, miissen sie so lange dort gehalten werden, bis das
Auslesen geschieht. Deshalb wird an die ansteuerbaren Elektroden eine positive Span-
nung angelegt. Es entsteht eine Potentialmulde oder ein Potentialtopf, in dem sich die
freigesetzten Elektronen sammeln. Dort werden die Elektronen so lang gesammelt, bis die
Belichtung endet. Die Menge der Elektronen im Potentialtopf ist proportional zur einge-
strahlten Lichtmenge.

'Der Magnetblasenspeicher ist ein in den 60er Jahren entwickeltes Speichermedium. Er besteht aus
einer diinnen magnetisierbaren Schicht, in der magnetischen Felder in Form von Bldschen bewegt werden
kénnen. In den 80er Jahren wurde er durch die modernen Festplatten vedringt und die Entwicklung
wurde eingestellt (Malfitano 2005).
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Photon o

Abbildung 2.3: Entstehen des Elektronen-Lochpaares durch eine positive elektrische Span-
nung am Gate

Potentialtopfe haben nur ein beschrinktes Aufnahmevermégen. Bei Uberbelichtung kén-
nen die Elektronen aus dem Potentialtopf in den Nachbartopf .iiberlaufen”. Diesen Effekt
nennt man Blooming.

Um das Auslesen zu ermdglichen, wird die positive Spannung als eine von Pixel zu Nach-
barpixel verschiedenen impulsformige Spannung geschaltet. Diese werden von einem Takt-
kreislauf kontrolliert. Wenn die Belichtung endet, wird die Taktspannung so manipuliert,
dass die gesammelten Elektronen im CCD verschoben werden kdnnen.

In einem typischen Drei-Phasen-Bauteil werden drei verschiedene Spannungen angelegt,
die sich in einen bestimmten Takt kreisformig weiterbewegen. Jedes dritte Pixel ist gleich
getaktet. Da die Elektronen immer in den tiefsten Potentialtopf wandern, werden sie auf
diese Weise im Detektor verschoben. Dies nennt man auch jheraustakten” (Schielicke 2000,
Astronomisches Praktikum). Abb 2.4 zeigt eine schematische Darstellung dieses Prozesses.
Der Transfer von Ladungen von Pixel zu Pixel funktioniert nicht ohne Verluste, allerdings
sind moderne Werte fiir die Ladungs-Transfer-Effektivitit nahe 99,999 % fiir jeden Trans-
fer.

Die letztlich erhaltene Spannung von jedem Pixel wird mittels eines Analog-Digitalwandlers
in eine digitale Zahl, typischerweise Counts oder ADU (Analog/Digital Unit) umgewan-
delt. Die Anzahl der Elektronen, die benétigt wird, um 1 ADU zu erhalten, ist abhingig
von der Verstirkung (Gain) des CCD. Ist der Gain z.B. 10 W, erhélt man 1 ADU
pro 10 Elektronen. Die endgiiltigen ADU-Zahlen werden im Computer gespeichert, um
sie spéiter zu bearbeiten.

2.2.2 CCD-Typen

Im Laufe der Zeit hat sich das CCD stark weiterentwickelt. Es gibt jetzt fiir jeden An-
wendungsbereich den passenden Sensor. Die verschiedenen Typen unterscheiden sich in
Aufbau, Wirkungsweise, Rauschverhalten, Effizienz, Wellenldngenempfindlichkeit und vor
allem in der Art des Auslesens.

Bei dem im Kapitel 2.2.1 beschriebenem CCD handelt es sich um das so genannte Surface
Channel CCD. Dabei geschieht die Bewegung der Ladung ,an der Oberfliche” des CCD.
Das Surface Channel CCD hat den Nachteil, dass an der Grenzfliche zwischen Halbleiter
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Abbildung 2.4: Prinzip des Auslesens bei einem CCD.

und Isolator Ladungsverluste beim Transport auftreten. Dies ist vor allem unerwiinscht
fiir Aufnahmen von schwachen Lichtmengen (schwachen Sternen).

Eine Losung dieses Problems bietet ein anderer Grundaufbau des CCD. Zwischen dem
Halbleiter und dem Isolator wird eine ca. 1 um dicke Schicht entgegengesetzten Ladungs-
typs eingebracht, der so genannte Buried Channel (vergrabene Kanal). Dadurch bewegen
sich die von den Photonen erzeugten Ladungstréger nicht mehr direkt an der Grenzfla-
che, sondern im Halbleiterinneren. Buried Channel CCDs haben eine héhere Effizienz des
Ladungstransfers und ein geringeres Rauschen, allerdings ist die totale Ladungsspeicher-
Kapazitét fiir jedes Pixel um das Drei- bis Vierfache reduziert im Vergleich zum Surface
Channel CCD. Dennoch haben Buried Channel CCDs einen insgesamt hohren Dynamik-
bereich und eine hohre Empfindlichkeit und sind deshalb fiir Anwendungen bei schwachen
Lichtmengen besser geeignet.

Weiterhin gibt es Unterschiede bei der Beleuchtungsrichtung des CCD. Bei dem front-
illuminated CCD erfolgt die Beleuchtung von vorne. An der Oberfliche befinden sich
allerdings Strukturen, die nicht lichtempfindlich sind, sodass ein Grofteil des einfallenden
Lichtes, vor allem kurzwelliges (blaues und ultraviolettes) Licht, nicht bis zum Halbleiter
vordringen kann und schon vorher reflektiert und absorbiert wird. Deshalb besitzen diese
CCDs einen Wirkungsgrad von maximal 40% - 50%.

Dieses Problem wird mit dem back-illuminated CCD vermieden. Dabei wird der Chip
von hinten beleuchtet. Um zu gewéhrleisten, dass das einfallende Licht in der Nédhe der
Elektroden auf der Vorderseite Elektronen-Loch-Paare bildet und nicht vorher absorbiert
wird, muss der Chip so diinn sein, dass die Dicke etwa der Eindringtiefe von sichtba-
ren Licht in Silizium entspricht. Nachteile der back-illuminated CCD sind die geringere
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Pixel-Full-Well-Depth? (wegen weniger Halbleitermaterial pro Pixel) und mogliche Un-
gleichméfigkeiten, die wihrend des Diinnungsprozesses entstanden sein kdnnen.

Um CCDs auch bei Wellenldngen einzusetzen, fiir die Silizium nicht empfindlich ist, wird
der Chip mit diversen Materialien beschichtet. Dadurch werden CCDs empfindlich fiir
Photonen, die normalerweise zu blau sind, um von Silizium absorbiert zu werden. Diese
Methode kann als billige und unkomplizierte Alternative fiir die Diinnung der Chips an-
gesehen werden (Howell 2000).

Wie eingangs schon erwihnt, unterscheiden sich CCDs vor allem in der Art des Auslesens.
Es wurden verschiedenen Anordnungen dafiir entwickelt, die im folgenden erklirt werden
sollen (Grigat 2005).

Full-Frame-CCD

Bei einem Full-Frame-CCD wird die ganze Fliche fiir die Aufnahme verwendet (siehe Abb.
2.5). Man bendtigt einen mechanischen Verschluss (Shutter). Ist die Belichtung beendet,
schliefst sich dieser und bleibt so lange geschlossen, bis der Auslesevorgang abgeschlossen
ist. Ausgelesen wird Zeile fiir Zeile, so wie in Kapitel 2.2.1 beschrieben. CCD-Sensoren, die
mit diesem Prinzip arbeiten, werden vor allem fiir wissenschaftliche, insbesondere astro-
nomische, Zwecke eingesetzt. Allerdings ist der Shutter sehr storungsanfillig. Auferdem
geht durch das Schliefsen des Shutters beim Auslesen wertvolle Belichtungszeit verloren.

Zeilenadressierung

SR

Bildaufnahmeflache

|

e s

Abbildung 2.5: Veranschaulichung des Full-Frame — oder Zeilentransfers

Interline-Transfer-CCD

Interline-Transfer-CCDs sind speziell entwickelte Bauteile, wo neben jeder aktiven, zur
Belichtung genutzen, Pixelspalte eine zweite inaktive, zur Speicherung genutzen, Pixel-
spalte vorhanden ist. Das ist in Abb. 2.6 dargestellt. Das Interline-Transfer-CCD wird wie
ein normales CCD genutzt, allerdings werden die Daten in der aktiven Pixelspalte sofort

2Full-Well-Depth oder Full-Well-Kapazitit heikt die Menge an Ladung, die jedes Pixel hdchstens
halten kann.
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nach Ende der Belichtung in die inaktive Spalte verschoben. Das Verschieben geschieht
innerhalb von einigen Mikrosekunden. Die Daten kdnnen nun aus den inaktiven Spalten
yherausgetaktet” werden, wihrend die aktiven Spalten schon wieder belichtet werden. Ein
Shutter ist nicht mehr von Noten.

Interline-Transfer-CCDs werden durch ihr schnelles Arbeiten in vielen Photonen zihlen-
den Hochgeschwindigkeits-Detektoren verwendet.

Bildspalten
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Abbildung 2.6: Veranschaulichung des Ladungstransfers beim Interline-Transfer-CCD
oder Zwischenspaltentransfer-CCD

Frame-Transfer-CCD

Diese Anordnung, die in Abb. 2.7 zu sehen ist, besteht aus zwei benachbarten CCD-
Flichen, wovon eine aktiv ist (um das ankommende Licht zu sammeln) und die andere
fiir die Speicherung verwendet wird. Nach der Belichtung wird das Bild sehr schnell in
den inaktiven Bereich verschoben, von wo es dann langsam ausgelesen werden kann. Das
schnelle Verschieben ist moglich, weil kein Abtasten der Pixelladung und keine Umwande-
lung von analog zu digital notwendig ist. Die Zeit des Verschiebens muss dabei viel kiirzer
sein als die Belichtungszeit. Daher sind Frame-Transfer-CCD ohne Shutter fiir sehr kurze
Belichtungszeiten ungeeignet.

Frame-Interline-Transfer-CCD

Das Frame-Interline-Transfer-CCD verbindet das Prinzip des Interline-Transfer-CCD und
das des Frame-Transfer-CCD. Nach Ende der Belichtung wird die Ladung in die inakti-
ven Spalten verschoben und von dort aus sofort in den inaktiven Bereich, von wo es dann
endgiiltig ausgelesen wird. Der schnelle Abtransport der Ladungen ist wichtig fiir Hoch-
geschwindigkeitskameras.

Der Nachteil ist, dass pro Pixel eigentlich drei Zellen notwendig sind, was den Chip sehr
teuer macht.
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Abbildung 2.7: Ladungstransfer beim Frame-Transfer-CCD oder Bildtransfer-CCD

2.2.3 Charakterisierung von CCDs

Um mit CCDs wissenschaftlich wertvolle Ergebnisse zu erhalten, muss man alle wichtigen
Kenngrofen fiir seinen Detektor kennen und richtig interpretieren. Zusammengefasst sind
die wichtigsten in Howell (2000).

Die erste Kenngrofe ist die Quantenausbeute (engl. Quantum Efficiency, QE). Die QE ist
die Wahrscheinlichkeit, dass ein einfallendes Photon ein Elektron auslést. Sie ist abhingig
von der Wellenlénge.

Die Zusammensetzung des CCD ist im Wesentlichen reines Silizium. Dieses Element ist
demnach hauptsachlich verantwortlich fiir die Reaktion des Detektors bei den entspre-
chenden Wellenlédngen. Bei kurzen Wellenlingen werden 70% oder mehr der Photonen
reflektiert, bei sehr kurzen und bei sehr langen Wellenlingen wird das CCD vollkommen
transparent. Demnach spiegelt die QE die Absorptionskurve des Siliziums wider. Weitehin
ist sie abhéngig von der Dicke des CCD. Weil bei dickeren CCDs das Photon eine héhere
Chance auf Absorption hat, sind front-illuminated CCDs mehr rotempfindlich. In diinnen
CCDs gelangen die langen Wellenldngen durch den Chip, ohne absorbiert zu werden.
QE-Kurven fiir das eingesetzte CCD sind sehr wichtig, weil man schnell das Leistungs-
vermogen bei einer bestimmten Wellenldnge beurteilen kann.

Eine weitere wichtige Kenngrofe ist das Ausleserauschen (engl. Readout Noise, RN). Das
RN gibt die Zahl der Elektronen an, die pro Pixel beim Auslesen entstehen und dann
im endgiiltigen Signal vorhanden sind. RN besteht aus zwei untrennbaren Komponenten.
Erstens die Elektronen, die beim Umwandeln des analogen Signals zu einer digitalen Zahl
entstehen. Die ist nicht reproduzierbar, da es sich um eine statistischen Verteilung han-
delt. Zweitens erzeugt die Elektronik selbst Elektronen, diezu unerwiinschten zufilligen
Schwankungen fiihrt. Diese beide Effekte ergeben zusammen eine Unsicherheit fiir das
endgiiltige Signal jedes Pixels.

Beim Auslesevorgang wird bei jedem Pixel das RN dazu addiert. Das bedeutet, dass meh-
rere kurze Belichtungen, die nachtriglich addiert werden, nicht so gut sind wie eine lange
Integration, weil hier nur einmal das RN addiert wird. Allerdings ist bei modernen CCDs
das RN sehr gering und ist nicht der dominierende Anteil des Rauschens.

Eine weitere Kenngrofie, die schon in Kapitel 2.2.1 erwéhnt wurde, ist das Gain. Es ist von
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der Auslese-Elektronik gegeben und gibt an, wie die gesammelten Elektronen in Counts
umgerechnet werden — wie viele Elektronen bendtigt werden, um 1 Count zu erhalten.
Typische Werte liegen im Bereich von 1% — 150%. Die grokte Counts-Zahl,
die ein CCD-Bild haben kann, ist vom Analog/Digital(A/D)-Wandler gegeben. Hat man
z.B. einen 14-bit A/D-Wandler, ist das Maximum bei 16383 Counts, bei einem 16-bit
A /D-Wandler liegt es bei 65535.

Ein Vorteil des CCD ist, dass es iiber einen weiten Bereich von Datenwerten linear reagiert.
Das bedeutet, dass das endgiiltige Signal in Counts iiber den gesammelten Elektronen ei-
ner linearen Beziehung folgt. Erst bei einem sehr hohen Eingangssignal wird das CCD
unlinear.

Es gibt insgesamt drei Faktoren, die den groften nutzbaren Pixelwert begrenzen. Der
erste ist die oben erwdhnte Grenze des A/D-Wandlers, der zweite ist die limitierte Full-
Well-Kapazitit und der dritte ist die Nichtlinearitiit. Das Uberschreiten der Grenze von
Full-Well-Kapazitdt und die des A/D-Wandlers, genannt Saturation (Sittigung), erzeu-
gen sichtbare Effekte, nicht aber das Uberschreiten der Linearitiitsgrenze. Deshalb ist es
sehr wichtig, seinen Detektor genau zu kennen, denn die Linearitdtsgrenze wird in vielen
Féllen vor den anderen beiden iiberschritten (in modernen Chips wird mindestens eine
der anderen Grenzen zuerst erreicht.)

Auch leere, unbelichtete Pixel haben ein bestimmtes Rausch-Level. Der Wert fiir Null
gesammelte Fotoelektronen wird beim Auslesen und Umwandeln vom analogen Signal zu
einer digitalen Zahl in eine kleine Verteilung um Null iibersetzt. Um dabei negative Werte
zu vermeiden, wurde in der CCD-Elektronik ein positiver Versatz (Offset) eingerichtet.
Diesen Offset-Wert nennt man Zero- oder Bias-Level. Verdnderungen im Bias-Level des
CCD passieren meist langsam und haben deshalb kaum Einfluss auf die Messungen.

2.2.4 IMG 1024S

Die in Grofschwabhausen verwendete optische CCD-Kamera von der Firma Finger La-
ke Instrumentation ist vom Typ IMG 1024S. Da diese im Zusammenhang mit dem
Cassegrain-Grofsucher verwendet wird, bekam sie den kiirzeren Namen CTK  Casse-
grain Teleskop Kamera.

Die CTK ist ein Full-Frame-CCD und besitzt einen Iris-Shutter, der leider sehr stéranfil-
lig ist und wihrend der Bearbeitungszeit der Diplomarbeit 6fter ausgefallen ist.

In das Kameragehduse ist der Tektronix-Chip TK1024 eingesetzt. Der back-illuminated
Chip hat 1024x1024 Pixel, wobei jedes Pixel eine Gréfe von 24 pm x 24 ym besitzt. Ins-
gesamt entspricht das einer Chip-Grofe von 24,6 mm x 24, 6 mm.

Bei Finger Lakes Instrumentation (seit 1995) ist ein Datenblatt zum TK1024 zu finden
(siehe Anhang), auf welchem die wichtigsten Charakteristiken zusammengefasst wurden.
Eine wichtige Kenngrofe ist die im vorherigen Kapitel beschriebene QE. In Abb. 2.8 ist
die Kurve der QE fiir den TK1024 bei Zimmertemperatur dargestellt. Allerdings ist die
QFE sehr temperaturempfindlich, gerade im roten Wellenldngenbereich. Weil CCDs aber
gekiihlt werden, ist die Messung der QE bei Zimmertemperatur eine ungeniigende Néhe-
rung. Deshalb sollten die QE-Kurven nahe der Arbeitstemperatur gemessen werden. Auf
dem Datenblatt sind einige Werte fiir die QE bei -90°C angegeben: bei 400 nm > 35%,
bei 700 nm > 60%. Die Werte konnten den Schluss erlauben, dass es am besten ist, CCDs
bei Zimmertemperatur zu betreiben. Das ist natiirlich aufgrund des Dunkelstroms nicht
moglich.
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Abbildung 2.8: QE-Kurve fiir den TK1024 bei Zimmertemperatur. Die durchgezogene
Linie ist fiir den in Grokschwabhausen eingesetzten back-illuminated Chip, die gestrichelte
Linie fiir den front-illuminated Chip

Die CTK wird thermoelektrisch mit einem Peltier-Element® gekiihlt. Die Arbeitstempe-
ratur kann bis zu 40°C unter Aufentemperatur betragen. In Grofschwabhausen wird der
Chip meistens auf -20°C bis -30°C gekiihlt. Die QE liegt also etwas héhr als die maximal
60% bei -90°C.

Die Kiihlung mit dem Peltier- Element ist ein Kompromiss zwischen QE und Dunkelstrom.
Es ist zwar infolge den thermischen Elektronen, die trotz Peltier-Kiihlung entstehen, ein
Dark von Noten, der Dunkelstrom liegt aber im akzeptablen Bereich

das Dark enthélt auch die Informationen iiber das kiinstlich hochgesetzten Bias. Um etwas
iiber 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 Belichtungszeit stehen in einer linearen Beziehung (Abb. 2.9)
wahrend die Zahl der thermischen Elektronen mit der Temperatur exponentiell anwéchst
(Abb. 2.10). Auf Abb. 2.11 ist zu erkennen, dass der Dunkelstrom bei -30°C und bei 30s
Belichtungszeit etwa 19,5 ADU betrigt. Es dauert relativ lange (etwa 3,5h) bis der Dun-
kelstrom sich auf ein Niveau ungefidhr stabilisiert. Danach bleibt er die ganze Nacht tiber
relativ konstant und sinkt nur noch ganz geringfiigig mit einem Anstieg von -0,7 A%iU. Der
Unterschied zwischen Anfang der Beobachtung bis zur Stabilisierung des Dunkelstroms
betrigt aber nur 1,5 ADU. Man kann also sagen, dass der Dunkelstrom konstant bleibt,
sodass Darks wihrend einer Zeitserie nicht notwendig sind.

Um das Verhalten des Ausleserauschens zu iiberpriifen wurde eine Bias-Serie aufgenom-
men. Diese ist in Abb. 2.12 dargestellt. Im Gegensatz zum Dunkelstrom, bleibt das Bias
nicht konstant. Ausloser dafiir ist hochstwahrscheinlich, die Ausleseelektronik bzw. die
Verstérkerelektronik. Diese liegt aufserhalb des gekiihlten Bereichs und ist somit abhingig
von der Aufsentemperatur. Es ist deutlich sichtbar, dass das Maximum des Bias etwa um
die Mittagszeit (bei 1) erreicht ist, was die These der Abhéngigkeit von der Aufentem-

3Zur Kiihlung durch den Peltier-Effekt: Zwei Halbleiter mit unterschiedlichen Energieniveaus der Lei-
tungsbinder werden in Kontakt gebracht. Flieftt Strom durch die Kontakte, wird die Energie an der einen
Kontaktstelle dazu benutzt, um Elektronen in das Leitungsband zu heben. Es kommt zur Abkiihlung.
An der anderen Kontaktstelle fillt das Elektron von einem hoéheren auf ein tieferes Energieniveau. Die
Energie wird in Form von Wérme abgegeben (Darling 2007).
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Abbildung 2.9: Dunkelstrom iiber der Belichtungszeit bei einer Temperatur von -35°C

peratur bestitigt. Fiir unsere Messungen hat dieses Anwachsen aber keinen Einfluss, weil
der Unterschied im Bias von 20.13UT-7.45UT nur 3 ADU betriagt. Bis 15.07 UT steigt
das Bias mit 73,34 AZLU sehr stark an und féllt dann genauso stark wieder ab.

Der in die CTK eingesetzte CCD-Chip ist nach Messungen von Markus Mugrauer bis zur
oberen Grenze des in der Ausleseelektronik eingesetzten 16bit A/D-Wandlers auf 3% line-
ar. Die entsprechende erhaltene Linearitdtskurve ist in Abb. 2.13 zu sehen. Daraus kann
man ablesen, dass unter 50000 ADU die Linearitit besser als 2% und unter 34000 ADU
sogar besser als 1% wird.

Zwei weitere wichtige Kenngréflen um den Detektor richtig zu verstehen, sind RN und
Gain. Der RN wird auf dem Datenblatt des TK1024 mit maximal 10 Elektronen angege-
ben.

Das Gain lasst sich relativ einfach bestimmen. Die typische Pixel-Full-Well-Depth be-
tragt 350000. Die grofste Zahl in ADU, die ausgegeben werden kann, wird durch den
A /D-Wandler bestimmt und betrigt bei dem 16bit A/D-Wandler der CTK 65535 ADU.
Da ein Bias von etwa 14900 ADU festgesetzt wurde, kann die Zahl der ADUs bis zur
Saturation um 50635 steigen. Es ist also:

350000e~ = 50635 ADU
o

= Gain = G’QW
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Abbildung 2.10: Dunkelstrom iiber der Temperatur fiir eine Belichtungszeit von 150s
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Abbildung 2.11: Dunkelstrom (Dark-Bias) iiber der Zeit bei 30s Belichtungszeit und -30°C
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Bias-Serie vom 28.3.2007
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Abbildung 2.12: Verhalten des Bias iiber die ganze Nacht bei -30°C
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Kapitel 3

Suche nach Exoplaneten mit der
Transitmethode

Fiir die Suche nach extrasolaren Planeten wurden viele verschiedene Methoden entwi-
ckelt. Fiinf dieser Methoden waren dabei bis heute erfolgreich. Die meisten Exoplaneten-
Kandidaten wurden mit der Radialgeschwindigkeitsmethode gefunden (Stand 11.1.2008:
225 Planeten, Schneider (2008), www.exoplanet.eu). Die Genauigkeit reicht bis zu Plane-
ten im Bereich von Neptun-Massen in einem engen Orbit um ihren Stern (< 0,1 AE). Der
Nachteil dieser Technik ist, dass man keine Informationen iiber die Inklination' bekommt
und man deshalb nur eine Minimummasse mp sin4 bestimmen kann. Deshalb hat sich in
den letzten 10 Jahren eine weitere Methode etabliert - die Transitmethode. Als Transit
bezeichnet man das Vorbeiziehen eines Planeten an seinem Stern. Unter dem Namen Be-
deckungsmethode wurde erstmals von Struve (1952) erwihnt, dass Transits beobachtbar
sein konnten. Nach der Entdeckung des ersten Exoplaneten um 51 Pegasi mit ungefihr
0,5 My, und 4,5 Tage Periode (Mayor and Queloz 1995), wurde die Idee wieder aufgegrif-
fen. Seitdem nimmt die Zahl der Transitsuchprogramme stindig zu. Mit 35 gefundenen
Planeten (Stand 11.1.2008, Schneider (2008), www.exoplanet.eu) ist diese Methode die
zweiterfolgreichste und wird sténdig erfolgreicher (die Hélfte der bekannten Transitplane-
ten wurde innerhalb des letzten Jahres gefunden). Die Transitmethode macht es moglich,
viele Figenschaften des Sterns und des Planeten zu bestimmen, was die grofste Stérke
dieser Technik ist. In diesem Kapitel werden die Grundlagen der Transitmethode erklart
und die verschiedenen Strategien, Transitplaneten zu finden, naher beleuchtet.

3.1 Grundlagen der Transitmethode

Das Ziel der Transit-Methode ist, den Helligkeitsabfall zu messen, welcher hervorgerufen
wird, wenn ein Planet an seinem Zentralgestirn vorbeizieht. Tragt man die Helligkeit iiber
die Zeit auf, so erhélt man eine so genannte Lichtkurve. Eine typische Lichtkurve eines
Transits ist in Abb. 3.1 dargestellt.

Das Zustandekommen einer solchen Lichtkurve wird durch Abb. 3.2 erklart.

Zieht ein Planet vor einen Stern, wird das Licht geschwicht. Die Helligkeit fillt so lange
ab, bis der Planet vollstindig vor dem Stern steht und steigt erst wieder an, wenn der

nklination ist die Neigung der Bahn eines Exoplaneten gegeniiber der direkten Sichtlinie, wobei
Inklination= 0° heifsen wiirde, dass das System direkt von oben sehen zu sehen ist, und Inklination= 90°
heifen wiirde, dass die Bahnebene direkt von der Kante zu sehen ist (Darling 2007).

19
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Abbildung 3.1: Transitlichtkurve des Exoplaneten TrES-1b von Winn et al. (2007).

Planet die Sternscheibe verliasst. Hat der Planet den Stern komplett passiert, misst man
seine normale Helligkeit - das so genannte Normallicht. Die Tiefe eines solchen Transits
ist also abhéngig von den Radien von Planet und Stern.

AF R\ Ay
~ = — 3.1
mit:

AF ... Flussunterschied

F, ... Fluss des Sterns

R, ... Radius des Planeten

R, ... Radius des Sterns

Ap ... Flédche des Planetenscheibchens

A, ... Fliache der Sternscheibe

Diese Gleichung nimmt eine gleichbleibende Helligkeit des Sterns an. Die wahre Form der
Lichtkurve ist neben dem Verhiltnis der Radien auch noch von der Inklination und der
Mitte-Rand-Verdunklung® des Sterns abhiingig.

Hat man aus spektroskopischen Untersuchungen unter Zuhilfenahme von Evolutionsmo-
dellen Masse und Radius des Sterns bestimmt, so kann man anhand der Tiefe des Transits
den Radius des Planeten berechnen. Aus der Zeit T,;, in welcher der Planet einen kom-
pletten Umlauf um seinen Stern vollzieht, und der Masse des Sterns lasst sich mit Keplers
3. Gesetz die groke Halbachse a, des Planeten bestimmen. Aus dieser und der Dauer des

2Randverdunklung ist das Phinomen, dass die scheinbare Scheibe eines Sterns in Randniihe einen
merklich geringeren Strahlungsfluss in Richtung des Beobachters emittiert. Aufgrund der radial-
symmetrischen Schichtung emittiert das Gas die Strahlung nicht in alle Richtungen gleich, sondern be-
vorzugt in radialer Richtung (Darling 2007).
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Abbildung 3.2: Veranschaulichung des Entstehens eine Transitlichtkurve.

Transits t7y, die berechnet wird mit Formel 3.2, kann man die geographische Breite o des
Sterns bestimmen, bei der der Planet vorbeizieht.

b = T <R* cos 0 + Rpl) (3.2)

™ Qpl

Mit Formel 3.3 kann man daraus letztendlich die Inklination ¢ bestimmen, die fiir die
Berechnung der Planetenmasse M, erforderlich ist (Deeg 1998).

R,sind

Qpl

cosi = (3.3)
Damit es zu einem beobachtbaren Transit kommt, darf die Inklination nicht zu stark von
1 = 90° abweichen, wobei die minimale Inklination fiir sehr nahe Planeten kleiner ist als
bei Planeten weiter auften. Deshalb ist die Transitmethode besonders gut geeignet, um
enge Begleiter zu finden.

Die Transitmethode ist eine der wenigen Techniken, mit der es mit den heutigen techni-
schen Mitteln moglich ist, erddhnliche Planeten zu detektieren. Vom Boden aus kénnen
fotometrische Messgenauigkeiten von 1073 mag erreicht werden. Damit lassen sich jupi-
tergrofe Begleiter bis zu 5 AE (Jupiterbahn) und nahe neptungrofe Planeten finden. Die
meisten bisher gefundenen Objekte sind sehr enge Begleiter mit einigen Jupitermassen
- die so genannten Heiflen Jupiter. Im Weltraum, ohne stérende Atmosphére, kénnen
sogar fotometrische Genauigkeiten von 1075 mag erreicht werden (Deutsches Kompetenz-
zentrum fiir Exo-Planeten Jena/Tautenburg 2006, www.exoplanet.de). Solche Weltraum-
missionen wie zum Beispiel Corot oder Kepler konnen auch erddhnliche Planeten finden.
Diese sind speziell wichtig, weil nur auf erdihnlichen Planeten in der habitablen Zone?

3 Als habitable Zone bezeichnet man den Abstand, in dem sich ein Planet von seinem Stern aufhalten
muss, damit Wasser dauerhaft in fliissiger Form auf der Oberfliche existieren kann (Darling 2007).
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Leben entstehen kann.

Bis heute sind 35 (Stand 11.1.2008, Schneider (2008) www.exoplanet.eu) Transitplane-
ten, meist heifse Jupiter, bekannt. Damit ist die Transitmethode sehr erfolgreich und wird
immer beliebter, weil auch schon mit kleinen Teleskopen grofe Erfolge erzielt werden
kénnen.

3.2 Transitsuchprogramme

Schon 1995 nach der Entdeckung des ersten Exoplaneten griff man die Idee auf, dass
Transits von Planeten vor ihren Mutterstern beobachtbar sein kénnten, wenn die geome-
trischen Bedingungen es zuliefsen. Seitdem haben etliche Gruppen fotometrische Transit-
Such-Programme entwickelt, die unterschiedliche Strategien und Instrumente verwenden.
Uber 20 erdgebundene Projekte, die Exoplaneten mit der Transit-Technik finden wollen,
wurden weltweit gestartet, wie zum Beispiel OGLE (Optical Gravitational Lensing Ex-
periment, Udalski et al. 2002a,b), TrES (Transatlantic Exoplanet Survey, Alonso et al.
2007), SWASP (Super Wide Angle Search for Planets, Pollacco et al. 2006), HATnet
(Hungarian-made Automated Telescope, Bakos et al. 2007), BEST (Berlin Exoplanet
Search Telescope, Kabath et al. 2007), TEST (Tautenburg Exoplanet Search Telescope,
Eisloffel et al. 2007), XO (McCullough et al. 2005), EXPLORE (EXtrasolar PLanet Oc-
cultation REsearch, Mallén-Ornelas et al. 2003), VULCAN (Borucki et al. 2001) und viele
mehr (eine zusammenfassende Tabelle mit den Links auf die Homepages der Projekte fin-
det man bei Horne (2005, http://star-www.st-and.ac.uk/ kdh1/transits/table.html). Um
Fehlerquellen, die durch die Erdatmosphére verursacht werden, zu vermeiden, werden im-
mer mehr Weltraummissionen zur Suche nach Transitplaneten entwickelt wie z.B. Corot
(Convection, Rotation und planetare Transits, Barge et al. 2005), Kepler (Koch et al.
1998) oder MOST (Microvariabilité & Oscillations Stellaires, Croll et al. 2007)).

Um die verschiedenen Strategien etwas niher zu beleuchten, wird auf zwei ausgewéhlte
Projekte ndher eingegangen: TrES und XO.

3.2.1 Das Transatlantic Exoplanet Survey (TrES)

Das Transatlantic Ezpolanet Survey (TrES) ist ein Netzwerk von drei Teleskopen mit
kleinen Aperturen, die bei der Suche nach Transits von neuen extrasolaren Gasriesen-
Planeten bestimmt ist. Eine genaue Beschreibung des Projekts findet man bei Alonso
et al. (2007).

Die ersten beiden Teleskope STARE (STellar Astrophysics & Research on Exoplanets)
und PSST (Planet Search Survey Telescope) wurden 1999 in Arizona aufgebaut. 2001
wurde STARFE nach Teide auf Teneriffa versetzt, um die Beobachtungsbedingungen zu
verbessern und um Beobachtungen auf einem anderen Breitengrad zu ermdoglichen.

Das dritte Teleskop Sleuth, wurde 2003 im Palomar Observatory in Kalifornien aufgestellt.
Kurz danach wurde das TrES-Netztwerk gegriindet.

Alle drei Teleskope haben einen Durchmesser von 10 cm, eine Brennweite von etwa 30 cm
und arbeiten mit Kameras, die ungefihr die gleichen optischen Eigenschaften haben. Die
Bilder des ca. 6° x 6° grofsen Gesichtsfeldes werden mit einem back-illuminated CCD auf-
genommen. Die Pixelskala liegt in der Grofenordnung von 10 Bogensekunden pro Pixel.
Jedes der Teleskope arbeitet halb-automatisch und braucht nur minimale menschliche
Hilfe, z.B. um zu entscheiden, ob das Wetter zur Beobachtung geeignet ist. Durch die drei
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Abbildung 3.3: Die drei Teleskope des TrES-Netzwerks: STARE, PSST und Sleuth (v.1.)

verschiedenen Standpunkte der Teleskope wird eine bessere Abdeckung der verschiedenen
Phasen eines Umlaufs des Planeten um seinen Stern erreicht, womit die Periodenbestim-
mung einfacher wird. Die Datenanalyse wird fiir jedes der drei Teleskope unabhingig
gemacht. Danach werden die einzelnen Lichtkurven zusammengefasst, um nach Events zu
suchen, die in den einzelnen Lichtkurven nicht sichtbar sind.

Bis heute wurden auf diese Weise 4 heiffe Jupiter mit Massen zwischen My = 0,6 My,
und M = 2 Mj,, und grofen Halbachsen ap < 0.05 AE entdeckt. Damit gehort TrES
zu den erfolgreichsten Transitplaneten-Suchprogrammen. In der Zukunft soll ein weiteres
Teleskop zum TrES-Netzwerk hinzugefiigt werden, um die Erfolgsquote weiter zu erhohen.

3.2.2 Das XO-Projekt

Das Ziel des XO-Projektes ist es, heiffe Jupiter, die an hellen Sternen mit V< 12mag,
vorbeiziehen, durch prézise differentielle Fotometrie zu finden. XO ist keine Abkiirzung,
sondern ein Name, der genauso ausgesprochen wird wie in ,Exoplanet”. Seit September
2003 arbeiten zwei dquatorial montierte Kameras auf dem 3054 m hohen Haleakala Gipfel
auf Maui. Jede der beiden Kameras besteht aus einem 25 mm? grofen back-illuminated

Abbildung 3.4: Die beiden XO-Kameras (Bild aus (McCullough et al. 2005))

CCD und einem Objektiv mit einer Offnung von 11 cm und etwa 20 cm Brennweite. das
Gesichtsfeld ist 7,2° x 7,2° was einer Pixelskala von 25,4 Bogensekunden pro Pixel ent-
spricht. Eine der einzigartigen Eigenschaften des Systems ist, dass ein breiter spektra-
ler Bandpass (0,4 ym - 0,7 um) verwendet wird, um mehr Photonen pro Sekunde zu
sammmeln. Das XO-System arbeitet vollig automatisch und braucht keine menschliche
Mitwirkung. Um zu entscheiden, ob das Wetter zum Beobachten geeignet ist, werden
drei verschiedene Quellen von Wetter-Daten genutzt. Die erste ist eine CCD-Kamera, die
iiberpriift, ob Sterne zu sehen sind, die zweite ist eine Wetterstation und die dritte ist ein
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Wettervorhersage-Service. Meldet eine dieser Quellen schlechtes Wetter, wird die Beob-
achtung automatisch beendet oder gar nicht erst begonnen.

Ganz automatisch nimmt X0 Daten auf, kalibriert sie fotometrisch und astrometrisch,
macht Aperturfotometrie, archiviert die Daten und verschickt sie zur weiteren Analy-
se. Einzigartig fiir diese Transit-Suchprogramm ist das so genannte XO-E.T. (Extended
Team), welches aus fortgeschrittenen Amateuren zusammengesetzt ist, die die professio-
nellen Astronomen bei den Nachbeobachtungen eventueller Kandidaten mit ihren Ka-
meras helfen (McCullough et al. 2006). Genauer beschrieben sind die Instrumente und
Vorgehensweisen des XO-Projektes in McCullough et al. (2005).

Im ersten Jahr des regelméafigen Betriebes wurden bereits 6,6% des Himmels beobach-
tet. Etwa 100000 Sterne zwischen V=9-12mag wurden fotometriert. Bis zum Jahr 2005
wurden davon erst ungefihr ein Drittel ausgewertet. Auch das XO-Projekt war auf seiner
Suche nach Transitplaneten mit inzwischen drei gefundenen heiffen Jupitern erfolgreich.



Kapitel 4

Beobachtung und Datenreduktion

Fiir die Gewinnung von wissenschaftlichen Daten wurden im Rahmen dieser Arbeit Be-
obachtungen in Grofsschwabhausen durchgefiihrt.

Die Bilder, die man direkt nach der Belichtung erhilt, die so genannten Rohbilder, haben
viele Fehler, die man mehr oder weniger gut beheben kann. Diesen Prozess nennt man
Datenreduktion.

Dieses Kapitel beschreibt die Durchfiihrung der Beobachtungen und erklart den Ablauf
der Datenreduktion in Theorie und Praxis.

4.1 Beobachtungen in Grofischwabhausen

Die fiir diese Arbeit notwendigen Beobachtungsdaten wurden in der Sternwarte Grofs-
schwabhausen gewonnen. Zur Beobachtung wurde das 25,4 cm Cassegrain-Teleskop mit
der im Kapitel 2.2.4 beschriebenen CCD-Kamera IMG 1024S verwendet.

Da sich diese Arbeit mit kurzzeitigen Verinderungen (~ Stunden) von Sternen beschéftigt,
miissen die Beobachtungen speziell auf dieses Problem angepasst durchgefiihrt werden.
Am Anfang der Nacht bzw in der DAmmerung wird mit fiir die Datenreduktion wichtigen
Kalibrationsbildern begonnen (weitere Erklarungen in den Kapiteln 4.2 und 4.3.2).

Fiir die Aufnahmen des interessierenden Objektes wird die Belichtungszeit so festgelegt,
dass sich viele Sterne im oberen Counts-Bereich befinden (wegen guten S/N) aber keine
oder nur wenige saturiert sind. Bei den im Rahmen dieser Arbeit beobachteten CCD-
Feldern wurde meist eine Belichtungszeit von 1min gewdhlt. Um moglichst viele Sterne
im Feld messen zu konnen, wurden fiir die Beobachtungen hauptsichlich die Johnson-
Filter R und I' verwendet. Dann wird eine Sequenz (Zeitserie) gestartet, wobei iiber
einige Stunden, bzw. die Dauer der Verédnderlichkeit (Transitdauer) Objektbilder aufge-
nommen werden. So erhilt man eine gute Zeitauflosung, um neben der Verdnderlichkeit
des interessierenden Objektes auch weitere kurzzeitige Verdnderliche im Feld zu entde-
cken.

Auf diese Weise wurden im Zeitraum Méarz- November 2007 39 Nichte in Grofschwab-
hausen fiir diese Arbeit beobachtet. Im Sommer 2007 gab es aufgrund Wartungsarbeiten
an der Sternwarte und den Instrumenten eine Unterbrechung des Beobachtungsbetriebes.
Johannes Koppenhofer von der Universititssternwarte Miinchen unterstiitzte die Daten-

!Das Johnson-Filtersystem ist das geldufigste fotometrische Breitband-Filtersystem. R hat eine mitt-
lere Wellenldnge von 700 nm und eine Bandbreite von 210 nm. Bei I ist die mittlere Wellenlénge 900 nm
und die Bandbreite ist 220 nm.

25



26 KAPITEL 4. BEOBACHTUNG UND DATENREDUKTION

aufnahme in zwei Néchten mit Beobachtungen im Wendelstein-Observatorium. Er ver-
wendete dafiir das 80 cm Teleskop mit Ritchey-Chretien-Optik und dquatorialer Gabel-
montierung (USM 2007, www.wendelstein-observatorium.de). Die Bilder wurden mit der
optischen CCD-Kamera MONICA (MONochromatic Image CAmera) im Johnson-R-Filter
aufgenommen.

Weitere Beobachtungen wurden von dem Amateur Manfred Rétz in seiner privaten Stern-
warte mit einem 20 cm Schmidt-Cassegrain (Brennweite 2m) und einer ST-6-Kamera von
SBig in Herges-Hallenberg durchgefiihrt. Von drei Beobachtungsnichten konnte leider nur
eine zur Auswertung verwendet werden.

Insgesamt wurde wihrend der Bearbeitungszeit der Diplomarbeit 8330 Aufnahmen aus-
gewertet.

4.2 Grundlagen der Datenreduktion

Die Standard-Datenreduktion macht Gebrauch von Kalibrationsbildern, die man zusétz-
lich zu den Objektbildern aufnehmen muss. Das sind normalerweise drei Kalibrationsbilder
- Bias, Dark und Flat-Field.

Wie schon in Kapitel 2.2.3 erwidhnt, hat auch ein leeres unbelichtetes Pixel durch das
Auslesen ein bestimmtes Rauschlevel und einen definierten Offset. Im Bild muss man um
dieses Level korrigieren. Dazu nimmt man bei geschlossenem Shutter ein so genanntes
Bias-Bild auf. Das Bias hat eine Belichtungszeit von 0s, um nur das Ausleserauschen zu
messen. Subtrahiert man das erhaltene Bild vom Objektbild, korrigiert man dieses durch
das zugrunde liegende Rauschlevel.

Das zweite Kalibrationsbild ist ein Bild vom Dunkelstrom - das so genannte Dark. Jedes
Material hat bei einer Temperatur iiber dem absoluten Nullpunkt thermisches Rauschen.
CCDs bestehen hauptséchlich aus Silizium. Ist die thermische Bewegung grof genug, kon-
nen Elektronen vom Valenzband des Halbleiters in das Leitungsband iibergehen und wer-
den dann im Potentialtopf gesammelt. So wird der Dunkelstrom Teil des Signals. Um die
Zahl der thermischen Elektronen so gering wie moglich zu halten, werden CCD-Kameras
so tief wie mdoglich gekiihlt. Dafiir gibt es zwei Methoden. Die erste ist das Kiihlen mit
fliissigem Stickstoff, der das CCD auf etwa —100°C kiihlt und sehr konstant (40, 1°C)
halten kann. Die zweite billigere und unkompliziertere Methode ist die thermoelektrische
Kiihlung mit Hilfe eines Peltier-Elements. Die Chip-Temperatur kann damit auf —20°C
bis —50°C (abhéngig von der Aufentemperatur) gekiihlt werden.

Bei mit fliissigen Stickstoff gekiihlten CCDs ist der Dunkelstrom oft so gering, dass er
vernachléssigt werden kann und man bei der Reduktion auf das Dark verzichtet. Die
thermoelektrischen Systeme aber kiihlen nicht genug, so dass der Dunkelstrom Einfluss
auf die Bilder hat. Um die thermischen Elektronen zu messen, nimmt man ein Bild bei
geschlossenem Shutter auf. Da man verhindern mdchte, dass das thermische Rauschen
das Signal beeinflusst, nimmt man ein Dark mit der gleichen Belichtungszeit wie das Ob-
jektbild auf, korrigiert diese Aufnahme um das Bias-Level und subtrahiert das Resultat
dann vom Objektbild.

Das dritte und auch am kompliziertesten zu erhaltene Kalibrationsbild ist die Flat-Field-
Aufnahme oder kurz das Flat. Jedes Pixel eines CCD hat ein geringfiigig verschiedenes
Gain und eine unterschiedliche Quantenausbeute im Vergleich zu seinen Nachbarn. Um die
verschiedenen Reaktionen der einzelnen Pixel zu ,ebnen”, wird eine Flat-Field-Aufnahme
benotigt. Idealerweise ist dabei jedes einzelne Pixel gleichméfig ausgeleuchtet und hat die



4.2. GRUNDLAGEN DER DATENREDUKTION 27

gleiche spektrale Reaktion wie die des Objektbildes. Gerade darin liegen aber die beiden
Hauptprobleme, die es unmoglich machen, ein perfektes Flat zu bekommen.

Es gibt verschiedene Arten von Flat-Field-Aufnahmen - das Domeflat, das Skyfiat und
das Projector-Flat.

Viele Sternwarten haben an die Innenseite der Kuppel einen speziellen Flat-Field-Schirm
montiert, der in einer Farbe gestrichen ist, welche hilft, das Licht aller Wellenldngen so
gleichmifig wie moglich zu reflektieren. Eine Aufnahme von dem angestrahlten Schirm
ist das so genannte Domefiat.

Das Skyfiat ist eine Aufnahme des wolkenfreien Himmels wihrend der Dadmmerung.

Fiir spektroskopische Zwecke wird das Projector-Flat verwendet. Dabei wird der Spalt
des Spektrographen mit einer Projektor-Lampe hoher Intensitéit beleuchtet.

Welche der drei Methoden die beste ist, wird oft diskutiert und sollte jeder fiir sich selbst
in Hinblick auf seine Gerite und Beobachtungsziele entscheiden. Ein fast-perfektes Flat
kann man erhalten, wenn man eine Kombination aus Domeflat und Skyflat verwendet.
Man verbindet dabei die bessere Farbiibereinstimmung des Skyflats mit dem besserem
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis (englisch: Signal to noise ratio, S/N) des Domeflats (Howell
2000).

Wihrend die Hauptaufgabe des Flat-Field-Bildes das Entfernen der Pixel-zu-Pixel- Schwan-
kungen ist, kompensiert diese Kalibration gleichzeitig Vignettierung (Eckabschattung)
und Staub auf den Filtern oder im Strahlengang des Teleskops.

Um das Objektbild nun um diese Pixelschwankungen zu korrigieren, muss man durch das
Flat dividieren, von dem schon Bias und Dark (mit der gleichen Belichtungszeit wie das
Flat) subtrahiert wurden. Zu beachten ist dabei, dass man das Flat vorher normalisieren
muss, d.h. die normal reagierenden Pixel bekommen den Wert 1, die zu stark reagierenden
Pixel bekommen einen Wert gréfer 1 und die zu schwach reagierenden Pixel einen Wert
kleiner 1. Wird nun durch das Flat dividiert, werden alle Pixel des Objektbildes auf ein
Level gebracht.

Da die Pixelvariation stark wellenlingenabhéngig ist, muss fiir jeden Filter eine eigenes
Flat-Field aufgenommen werden.

Zusammenfassend bendétigt man fiir die Standardreduktion ein Bias B, ein Dark mit der
Belichtungszeit des Objektbildes Do, ein weiteres Dark mit der Belichtungszeit des Flats
Dy, das Flat F' im gleichen Filter wie das Objektbild und natiirlich das unreduzierte
Objektbild O. Die Reduktion kann man dann als Gleichung darstellen, siehe Formel 4.1.

(O - B) - (Do - B)
(F = B) = (Dr — B))

reduziertes Bild = (4.1)

Das Dark enthilt neben der Information iiber den Dunkelstrom auch noch das Bias-Level.

Ist also ein Dark von Noten, ist das Bias iiberfliissig. Man sieht auch an Formel 4.1, dass
sich das Bias gegenseitig aufhebt. Die Gleichung vereinfacht sich zu Formel 4.2

O — Do)

reduziertes Bild = ————=
(F— Dp)

(4.2)

Diese Standardreduktion wird fiir jedes Bild eines Datensatzes durchgefiihrt, um damit
zur Gewinnung von wissenschaftlich verwertbaren Ergebnissen weiterarbeiten zu konnen.
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4.3 Datenreduktion mit IRAF

Die Datenreduktion, die im Rahmen dieser Arbeit notig war, wurde ausschlieflich mit dem
Programm IRAF durchgefiihrt. IRAF ist das Image Reduction and Analysis Facility, was
so viel bedeutet wie ,Hilfsmittel zur Bild-Reduktion und -Analyse”, und ist ein universel-
les Software-System fiir die Reduktion und Analyse von astronomischen Daten (NOAO
2007). IRAF wurde von der IRAF-Programmiergruppe der National Optical Astronomy
Observatories (NOAQO) in Tucson, Arizona, geschrieben.

IRAF verfiigt iiber eine Vielzahl von unterschiedlichen Paketen, die wiederum aus vielen
verschiedenen Routinen bestehen.

Da es sich bei den Beobachtungsdaten von Groftschwabhausen um optische Daten handelt,
wird das IRAF-Paket noao mit seinen Unterpaketen imred (,Image reduction package” -
Bild-Reduktions-Paket) und cedred (Reduktionspaket fiir CCD-Bilder) verwendet.

In diesem Kapitel wird auf die verwendeten IRAF-Routinen niher eingegangen und die
Vorgehensweise bei der Datenreduktion beschrieben.

4.3.1 CCDProc

cedproc 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
cedproc 1993). Die Routine ist sehr effizient und einfach anzuwenden.

Die Dateinamen der Bilder, die man bearbeiten méchte, werden dem Programm als Lis-
te iibergeben. Danach ist anzugeben, welche Kalibrationsschritte vorgenommen werden
sollen. Zu jedem dieser Schritte gehort ein so genanntes Kalibrationsbild, welches als Pa-
rameter angegeben wird. Nachdem die Kalibrationsbilder identifiziert wurden, werden sie
in einem Zwischenspeicher abgelegt, damit sie zur Bearbeitung von allen Bildern zur Ver-
fiigung stehen.

ccdproc bearbeitet alle angegebenen Operationen innerhalb eines Prozesses, was das Pro-
gramm sehr effizient macht. Spezifiziert man keine neuen Dateinamen fiir die fertigen
Bilder, werden die Rohbilder iiberschrieben, was viel Speicherplatz auf der Festplatte
spart.

Zur Reduktion der Daten aus Grofschwabhausen werden drei Kalibrations- bzw. Korrek-
tionsbilder verwendet - Dark, Flat und Bad-Pizel-Mask. In den Parametern wurden diese
Operationen auf ,yes” gesetzt und die Kalibrationsbilder spezifiziert (siehe Abb. 4.1).
Zuerst wird ein temporéres Bild mit der gleichen Groke wie das Rohbild erzeugt. Der
Header? ist eine Kopie des Headers des Rohbildes. Danach werden alle Korrekturen vor-
genommen.

Bei der Bad-Pizel-Korrektur werden die kaputten oder toten Pixel durch lineare Interpo-
lation der Nachbarzeilen oder -spalten ersetzt, wie in Kapitel 4.3.3 beschrieben.

Bei der Korrektur des Dunkelstroms wird das Dark vom Rohbild subtrahiert. Zwar ist
ccdproce in der Lage, das Dark auf die richtige Belichtungzeit zu skalieren, trotzdem wer-
den zur Vereinfachung nur Darks mit der gleichen Belichtungszeit wie das Objektbild
verwendet.

Um den Prozess so effizient wie moglich zu machen, wird bei der Flat-Field-Korrektur
ein schon vollstdndig reduziertes (dark-korrigiertes) Flat verwendet. Das Objektbild wird
nun durch das vorher angemessen skalierte Flat dividiert.

2Header oder auch Dateikopf ist ein Teil der Datei, welcher Informationen wie zum Beispiel den
Ursprung der Daten enthélt
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X xgterm -] [x

Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = ccdred

TASKE = cedproc

images = ETrESZ2_I_B0s List of CCD images to correct

{output = 7 List of output CCD images

({codtype= 7 CCD image type to correct

(max_cac= 0) Maximum image caching memory (in Mbytes)

(noproc = na) List processing steps anly?

(fixpix = yes) Fix bad CCD lines and columns?

{oversca= [| no} Apply overscan strip correction?

(trim = na) Trim the image?

(zerocor= no) Apply zero lewel correction?

(darkcor= yes) Apply dark count carrection?

(flatcor= yes) Apply flat field carrection?

(illumen= no) Apply illumination correction?

(fringec= no) Apply fringe correction?

(readcor= noj Convert zero level image to readout correction?

(soancor= no) Corwert flat field image to scan correction?

(readaxi= line) Read out axis {columnlline)

(fixfile=  Bad_Pixel_Mask.dat) File describing the bad lires and colunns

(biassec= ) Overscan strip inage section

(trimsec= } Trim data section

(zero = J Zero level calibration image

(dark = TrES2Dark_B0s_median,fits) Dark count calibration image

(flat = Flat_10s_median_I.fits) Flat field images

(illum = 1 Illumination correction images

(fringe = J Fringe correction images

(minrepl= 1.7 Minimum flat field value

(scantyp= shortscan) Scan type {shortscanllongscan)

(nscan = 1} Mumber of short scan lines

(interac= yes) Fit overscan interactively?

(functio= chebyshev) Fitting function

(order = 1) Mumber of polynomial terms or spline pieces

(zample = *) Sample points to fit

(naverag= 13 Mumber of sample points to combine

(niterat= 1) Mumber of rejection iterations

(low_rej= 3.} Low sigma rejection factor

(high_re= 3,) High signa rejection factar

(grow = 0,) Rejection growing radius

(mode = qli

Abbildung 4.1: Die IRAF-Routine cedproc

Die Bearbeitung erfolgt bei cedproc von Zeile zu Zeile. Eine bestimmt Zeile wird beim Roh-
bild und den Kalibrationsbildern eingelesen und wie oben beschrieben korrigiert. Wurde
dies mit allen Zeilen durchgefiihrt, wird das Rohbild gelscht und durch die temporére
Datei ersetzt und abgespeichert. Nach all diesen Schritten erhilt man das vollstindig
reduzierte Bild. Dieser Prozess wiederholt sich so lange, bis alle Bilder, die in der Liste
angegeben sind, korrigert wurden.

4.3.2 Erstellen von Dark und Flat

Bei der Datenreduktion sollen mit Hilfe von Kalibrationsbildern Fehler aus den Rohbil-
dern herausgerechnet werden. Die beiden wichtigsten Kalibrationsbilder sind Dark und
Flat-Field-Aufnahme.

In Grokschwabhausen werden Sky-Flats verwendet, da dort enthaltenen Helligkeitsgradi-
enten durch die Instrumente selbst hervorgerufen sein konnen und so auch in den Objekt-
bildern vorhanden sind. Bei Domeflats ist die Wahrscheinlichkeit hoher, dass ein potenti-
eller Gradient von der nicht gleichméfigen Ausleuchtung des Flat-Field-Schirms stammt.
Fiir jeden Filter werden Flats aufgenommen. Die Belichtungszeit wird dabei so gewahlt,
dass die Counts-Werte im oberen, aber noch linearen, Bereich des CCD liegen, um ein
gutes S/N zu erhalten.

Anschliefend werden fiir alle Belichtungszeiten der Flats die dazugehorigen Darks aufge-
nommen.

Auch fiir die Belichtungszeit der Objektbilder miissen Bilder des Dunkelstroms gewon-
nen werden. Meistens werden sowohl vor Beginn als auch nach Ende einer Zeitserie die
passsenden Darks erzeugt. Weitere Darks zwischendurch sind aufgrund der Stabilitit des
Dunkelstroms (siehe Kapitel 2.2.4) und zugunsten der besseren Zeitauflosung nicht von
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Noten.

Will man verhindern, dass ein verfilschendes Signal in die Daten gelangt, miissen die Kali-
brationsbilder méglichst fehlerfrei sein. Um das zu gewéhrleisten, werden jeweils mehrere
Darks und Flats aufgnommen und zu einem so genannten Masterdark bzw. Masterflat
vereinigt. Dafiir werden die IRAF-Routinen Darkcombine und Flatcombine verwendet,
die auf der Routine combine basieren.

Allgemeines zu Combine

Die IRAF-Routine combine vereinigt Bilder mit Hilfe eines gewichteten Mittelwerts oder
eines Medians® zu einem einzelnen Bild (IRAF Task combine 1996).

Die Bilder, die man vereinigen mochte, werden in einer Liste spezifiziert. Im einfachsten
Fall haben alle Bilder die gleiche Dimension und Grofe, aber auch verschiedene Grofen
sind moglich. Das entstehende Bild hat dann die Grofe des grofsten Bildes.

Der Header des vereinigten Bildes ist im wesentlichen eine Kopie des Headers der ersten
Bildes der Liste. Haben die Bilder nicht alle die gleiche Belichtungszeit, so steht im Header
des entstehenden Bildes ein durch einen gewichteten Mittelwert ausgerechnete Zeit.

Um die Bilder zu vereinigen, miissen sie auf ein gemeinsames Counts-Level skaliert werden.
Dazu stehen zwei Typen zur Verfiigung: eine multiplikative Intensititsskalierung (Skalie-
rung mit Statistik der Bilder) oder eine additive Nullpunktverschiebung.

Die Verwendung von Skalierung durch Intensitit und additive Nullpunktverschiebung
macht Sinn, wenn man ein Bild mit ,Exposure” skaliert, um verschiedene Belichtungszei-
ten zu korrigieren. Die verschiedenen Helligkeiten des Himmelshintergrundes wird dann
mit der Nullpunktverschiebung kompensiert.

Nach der Skalierung werden die Bilder gewichtet. Die Gewichte werden nur fiir die end-
giiltige Mittelwertbildung genutzt.

Fiir die multiplikative Skalierung sind die Gewichte so, dass die Bilder mit schwicheren
Signal kleineres Gewicht haben. Bei additiver Nullpunktverschiebung spielt der Hinter-
grundwert, des Bildes vor der Nullpunktverschiebung eine Rolle. Der Grund hierfiir liegt
darin, dass bei einem hohen Hintergrundwert der Himmel hell ist und somit das Signal-
zu-Rausch-Verhiltnis klein. Somit sollte auch die Gewichtung schwach sein.

Der néchste Schritt ist das Aussortieren von abweichenden Pixeln. Dafiir stehen eine Viel-
zahl von Algorithmen zur Verfiigung, die hier nicht im einzelnen erkliart werden sollen.
Bei der Bearbeitung der Daten aus Grofschwabhausen wurde ausschlieklich Awsigclip -
averaged Sigma Clipping, was soviel bedeutet wie gemittelter Sigma Ausschnitt - verwen-
det. Durch Schitzung des Medians oder Mittelwertes werden abweichende Pixel, die einen
angegebenen Wert {iberschreiten, aussortiert. Nach dem ersten Schritt, wird der Median
oder Mittelwert neu berechnet und weitere Pixel entfernt. Das wird so lange wiederholt,
bis kein Pixelwert mehr den angegebenen Wert iibersteigt.

Nach allen Schritten des Skalieren, Gewichten und Aussortieren, werden die verbliebenen
Pixel durch die Berechnung des Medians oder des gewichteten Mittelwerts vereinigt und
ausgegeben.

Darkcombine & Flatcombine

Sowohl Darkcombine als auch Flatcombine basieren auf der oben beschriebenen IRAF'-
Routine combine und greifen wihrend der Anwendung auf ccdproc zu.

3Zentralwert einer statistischen Verteilung



4.3. DATENREDUKTION MIT IRAF 31

Fiir die Standarddatenreduktion werden Darks in zwei verschiedenen Belichtungszeiten
benotigt. Um den Wert des Dunkelstroms in beiden Zeiten zu messen, werden zur Verbes-
serung der Genauigkeit 3-5 Darks pro Belichtungszeit aufgenommen. Diese werden mit
der IRAF-Routine Darkcombine zu einem Bild vereinigt (IRAF Help for darkcombine
1991). Als Vereinigungsoperation wird der Median verwendet, da dieser nicht durch stark
abweichende Pixel-Werte beeinflusst wird. Die einzustellenden Parameter sind in Abb.4.2
zu sehen.

X xgterm N I=IRES
5]
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = codred
TASk = darkcombine
input = BTrES-2_B0z List of dark images to combine
(output = TrES2Dark_B0s_median,fits) Output dark image root name
(conbine= median) Type of combine operation
(reject = minmax) Tuype of rejection
(codtype= dark) CCD image type to combine
(process= yes) Process images before combining?
(delete = no) Delete input images after combining?
(clobber= no) Clobber existing output image?
(scale = mode) Image scaling
(statsec=s ) Image section For computing statistics
(nlow = 0) mirmax: Mumber of low pixels to reject
(nhigh = 1) mirmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to kesp (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes] Use median in sigma clipping algorithms?
(lzigma = Z,) Lower sigma clipping factor
(hsigma = 3,) Upper sigma clipping factor
(rdnoize= 0,) cedelip: CCD readout noise (electrons)
(gain = 1.) cedelip: CCD gain (electrons/DN}
(shoise = 0,) cedelip: Sensitivity noise (fraction)
(pclip = -0,5) pclipt Percentile clipping parameter
(blark = 0,) Yalue if there are no pixels
M| (mode = ql)

Abbildung 4.2: Die Parameter der Routine darkcombine

Auf dhnliche Weise erhélt man das endgiiltige Flat. Pro Filter werden etwa 3-5 Aufnah-
men gemacht, um zum Beispiel Hot-Pixel und Cosmics® herausrechnen zu kénnen. Zum
Vereinigen mit dem Median wird Flatcombine verwendet. Die eingestellten Parameter
(IRAF Help for flatcombine 1991) konnen Abb. 4.3 entnommen werden.

X xgterm M =INES
IRAF

Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = codred
TASk = flatcombine

input = BFlat_Y_10z List of flat field images to combine
(output = Flat_10s_median_) Output flat field root name
(conbine= median) Type of combine operation
(reject = avsigelip) Tupe of rejection
(codtype= flat) CCD image type to combine
(process= yes) Process images before combining?
(subsets= yes) Combine images by subset parameter?
(delete = no) Delete input images after combining?
(clobber= no) Clobber existing output image?
(scale = median) Image scaling
(statsec=s ) Image section For computing statistics
(nlow = 1) mirmax: Mumber of low pixels to reject
(nhigh = 1) mirmax: Number of high pixels to reject
(nkeep = 1) Minimum to kesp (pos) or maximum to reject (neg)
(mclip = yes] Use median in sigma clipping algorithms?
(lzigma = Z,) Lower sigma clipping factor
(hsigma = 3,) Upper sigma clipping factor
(rdnaise= 5,733) codelip: CCD readout noise (electrons)
(gain = GAIN) cedelip: CCD gain (electrons/DN}
(shoise = 0,) cedelip: Sensitivity noise (fraction)
(pclip = -0,5) pclipt Percentile clipping parameter
(blark = 1,) Yalue if there are no pixels
(mode = ql)

Abbildung 4.3: Die Parameter der IRAF-Routine flatcombine

Der Vorteil in der Verwendung von Flatcombine liegt in der Verbindung zu ccdproc. Vor

4Cosmics sind Photonen von kosmischer Strahlung, die auf den Detektor auftreffen und das Ergebnis
verfilschen konnen
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der Vereinigung zu einem Masterflat muss von jedem Einzelflat der Dunkelstrom abge-
zogen werden. Stellt man bei cedproc die darkcorrection auf ,,yes” und gibt ein Dark an,
wird dies bei der Verwendung von Flatcombine automatisch erledigt. Da beide Operatio-
nen innerhalb eines Prozesses ablaufen, ist Flatcombine sehr effektiv.

Mit den so erhaltenen Kalibrationsbildern kann man die Rohbilder reduzieren und so die
Fehler beheben, um damit gute wissenschaftliche Ergebnisse zu erhalten.

4.3.3 Bad-Pixel-Mask

Kein Pixel eines CCD verhilt sich wie ein anderes. Weicht ein Pixelwert um einen festge-
legten statistischen Betrag vom lokalen Median ab, so nennt man ihn Bad Pizel. Reagiert
ein Pixel gar nicht mehr oder nur sehr wenig auf das einfallende Licht, spricht man von
einem toten oder Dead- Pizel.

Da Bad Pizel das Ergebnis von Helligkeitsmessungen verfilschen kénnen, ist es notwendig,
diese aufzufinden und zu entfernen. Dazu werden die IRAF-Routinen cedmask verwendet
(IRAF Task ccdmask 1996), um eine so genannte Bad-Pizel-Mask (BPM) zu erstellen,
und fizpiz (IRAF Task fizpiz 1996), um die Bad Pizel aus dem Bild zu entfernen.

Um eine BPM zu erstellen, verwendet IRAF zwei Flat-Field-Aufnahmen mit verschie-
denen Belichtungszeiten. Diese werden durcheinander dividiert, um alle Merkmale des
echten Flat-Fields zu entfernen und nur Pixel zu finden, die nicht durch ein Flat-Field
korrigiert werden kénnen.

Von dem Verhiltnis der beiden Flats wird als erstes ein mowving box median subtrahiert.
Das bedeutet, dass in der Umgebung eines bestimmten Pixels ein Median aller umgebe-
ner Pixel (Box) gebildet wird. Die Grofe der Box wird von den eingestellten Parametern
bestimmt. Sie sollte allerdings mehr als zweimal so grof sein wie eine Region mit Bad
Pizeln, damit der Median nicht davon beeinflusst ist.

Das Flat-Verhéltnis, von dem der Median subtrahiert wurde, wird als néchstes in Blo-
cke eingeteilt. In jedem einzelnen Block werden die Pixel-Werte sortiert. Es entsteht eine
Gauss-Verteilung, von der ein Sigma bestimmt werden kann (lokales Sigma der Box). Die
Blocke sollten mindestens 10 Pixel in jede Richtung grofs sein, damit genug Pixel fiir eine
gute Abschitzung vorhanden sind. Die Sigma-Ungenauigkeiten eines bestimmten Pixels
stellt das Sigma des néichstgelegenen Blockes dar.

Die abweichenden Pixel werden durch Vergleich der Median subtrahierten Pixel mit einem
Sigma-Schwellwert multipliziert mit dem lokalen Sigma gefunden. Als Sigma-Schwellwert,
der als Parameter festgelegt wird, sollte ein hoher Wert - z.B. 6 - ausgesucht werden, um
nur wirklich schlechte Pixel zu finden. In diesem Fall wiirden nur Pixel als schlecht erklért,
wenn sie {iber 6-Sigma abweichen.

Es entsteht eine Bad-Pizel-Mask mit Wert Null fiir gute Pixel und Nicht-Null fiir schlechte
Pixel. Der Pixel-Werte fiir die Bad Pizel wird bestimmt, in dem man den néchsten guten
Pixel sucht. Ist dieser entlang der Zeile, erhélt das Pixel einen anderen Wert, als wenn
man den nichsten guten Pixel entlang der Spalte findet.

Die IRAF-Routine fizpiz ,repariert” die in der BPM angegebenen abweichenden Pixel.
Dabei werden die schlechten Pixel durch lineare Interpolation modifiziert. Die Richtung
der Interpolation wird durch den Pixel-Wert in der BPM bestimmt.

Auf diese Weise werden alle angegebenen Pixel verdndert und an ihre Umgebung ange-
passt.
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4.4 Probleme mit der Bad-Pixel-Mask

Beim Anschauen aller Lichtkurven eines auf die im Kapitel 4.3.1 beschriebene Weise
reduzierten Datensatzes fielen einige interessante Sterne auf. Abb.4.4 zeigt eine solche
Lichtkurve. Ein dhnlicher Bedeckungslichtwechsel kann durch Reflexionen des Lichtes des
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Abbildung 4.4: Lichtkurve eines Sterns aus dem Feld von XO-1 vom 11.03.2007

einen Sterns an dem anderen kurz vor und kurz nach der Bedeckung entstehen. Im be-
obachteten Feld wurden sechs Sterne mit solch einer Lichtkurve gefunden. Da es sehr
unwahrscheinlich ist, dass so viele Sterne mit dhnlich seltsamen Lichtwechsel gleichzeitig
beobachtet wurden, kam die Idee eines systematischen Fehler auf. Weitere Indizien fiir
diese Theorie sind die zu kurze Zeitdauer der Bedeckung (im Bereich von 30 Minuten)
und der zu grofe Helligkeitsanstieg.

Die genaue Betrachtung der Lage dieser Sterne auf den CCD-Bildern (siehe Abb.4.5),
brachte die Losung fiir dieses Problem. Alle diese Sterne liegen in unmittelbarer Nihe
einer Bad-Pizel-Spalte des Detektors und waren im Verlauf der Nacht iiber diese hinweg
gewandert. Das Problem ergab sich nicht wegen des Vorhandenseins der Bad-Pizel, son-
dern infolge der Anwendung der BPM.

Ein Punkt am Himmel wird nicht ideal als Punkt auf das CCD abgebildet, sondern man
erhilt durch Seeing® und Beugung am Teleskop eine so genannte Punktverbreiterungs-
funktion (engl. Point Spread Funktion - PSF). Da der Tektronix 1024-Chip eine sehr grofe
Pixelskala von etwa 2 Bogensekunden pro Pixel hat, umfasst die PSF im Durchschnitt
einen Durchmesser von drei Pixel. In der Beschreibung wird sich nun auf eine Dimension

5Seeing ist der Effekt, dass punktférmige Lichtquellen im Teleskop als vibrierende Flecken erscheinen.
Hervorgerufen wird er durch Turbulenzen in der Atmosphére, die zu leicht unterschiedlichen Ausbrei-
tungsrichtungen des Lichts fiithren (Darling 2007).
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Abbildung 4.5: CCD-Feld um XO-1 mit Positionen der Sterne mit seltsamen Lichtkurven

beschrinkt - auf die Bewegungsrichtung des Sterns iiber das CCD. Legt man nun eine
Apertur um die PSF, wird zur Bestimmung der Helligkeit die Pixelwerte der drei Pixel
addiert. Abb.4.6 erklirt diesen Sachverhalt (1-dimensional).

In a.) ist die Normalsituation dargestellt. Die PSF ist auf drei Pixel verteilt. Werden diese
drei Pixel aufaddiert, erhédlt man einen gewissen Wert fiir die Helligkeit.

Der Stern bewegt sich auf dem Detektor und kommt zu einer Bad-Pizel-Spalte. In b.)
ist der Bad Pizel (rot dargestellt) auf Pixel 1. Mit Hilfe der BPM wird er durch lineare
Interpolation korrigiert. Da sich dieser Pixel noch auferhalb der Apertur (griin) befindet,
hat es keinen Einfluss auf die Helligkeit, die innerhalb der Apertur gemessen wird.

In c.) ist der Stern einen Pixel niher an die schlechte Pixel-Spalte gewandert. Der Bad
Pizel befindet sich jetzt auf Pixel 2 und somit an der Stelle der Flanke der PSF. Wieder
findet lineare Interpolation zwischen den Nachbarpixeln statt. Pixel 1 ist aufserhalb der
PSF, Pixel 3 ist genau das Maximum. Somit erhilt Pixel 2 den Wert des halben Maxi-
mums, welcher aber hoher ist, als der eigentliche Wert, den die Flanke an dieser Stelle
hatte. Durch Aufaddieren erhélt man einen merklich hoheren Wert fiir die Helligkeit. Die
Helligkeit ist kiinstlich gestiegen.

Als néchstes wandert der Bad Pizel auf Pixel 3, die Stelle des Maximuns der PSF. Das
ist in d.) dargestellt. Pixel 2 und 4 haben nur einen geringen Helligkeitswert, da es sich
hierbei nur um die Flanken der PSF handelt. Wird der Bad Pizel nun interpoliert, wird
er auch durch diesen niedrigen Wert ersetzt. Die gesamte Helligkeit nimmt stark ab.

e.) ist der gleiche Fall wie c¢.). Wieder ist der durch Interpolation erhaltene Wert zu hoch,
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a.) /\ b.) c.) /\ d.) /* e.) /\ f.) ~ g.)
A \ \ /
/ A \
VAVAVAVEVAVEVAVAY. \LJ \LJ \J

Abbildung 4.6: Erlauterung des Entstehens der seltsamen Lichtkurven

was einen Anstieg der Gesamthelligkeit zur Folge hat.

In f.) ist das Herauswandern des Sterns aus der Bad-Pizel-Spalte dargestellt. Da sich Pixel
5 nicht mehr in der Apertur befindet, erhélt man wieder die Normalhelligkeit.

In g.) ist der Stern komplett iiber die Bad-Pizel-Spalte gewandert. Auch hier bekommt
man keine Anderung der Helligkeit.

Um diese Theorie zu iiberpriifen, wurde der gleiche Datensatz nochmal ohne BPM redu-
ziert und ausgewertet. Als Vergleich sieht man in Abb. 4.7 das Ergebnis mit BPM und in
Abb. 4.8 das Ergebnis ohne BPM.

Zwar erzeugt auch der nicht korrigierte Bad Pizel Fehler in der Helligkeitsbestimmung,
aber mit einem Unterschied in der Grofenordnung von 100 Counts zur Umgebung ist
dieser Fehler so gering, dass selbst das unvermeidbare Photonenrauschen einen héheren
Einfluss hat.

Fazit: Bei Verwendung der CTK mit einer Pixelskala von 2 Bogensekunden
pro Pixel wird bei der Reduktion der Bilder komplett auf die Bad-Pizel-Mask
verzichtet.
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Abbildung 4.7: Weitere seltsame Lichtkurve eines Sterns aus dem Feld von XO-1 vom
11.03.2007
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Abbildung 4.8: Derselbe Stern aus dem XO-Feld ohne Verwendung der BPM



Kapitel 5

Algorithmus zur Datenanalyse

Da wihrend der Bearbeitungzeit dieser Arbeit viele Beobachtungen durchgefiihrt und
damit viele Daten gesammelt wurden, war es wichtig, die Auswertung so effizient wie
moglich zu gestalten, um damit das bestmdgliche Ergebnis zu erreichen. Dafiir wurde ein
Algorithmus entwickelt, der aus drei Schritten besteht und auf die Anwendung mehrerer
Programme nacheinander basiert. In diesem Kapitel wird die Vorgehensweise bei der
Datenanalyse erklirt und auf die einzelnen Schritte des Algorithmus eingegangen.

5.1 Fotometrie

Fotometrie ist der Prozess der Helligkeitsmessung von Sternen und Himmelshintergrund.
Es gibt viele verschiedene Methoden der Fotometrie. Jede hat seine eigenen Anforderun-
gen und Resultate.

Die erste Methode ist die differentielle Fotometrie, bei der der Helligkeitsunterschied zwi-
schen einem Verédnderlichen Stern und einem konstanten Vergleichsstern (engl. Compari-
son Star, CS) gemessen wird.

Will man die scheinbare Helligkeit eines Sterns exakt bestimmen, so muss man die Absorp-
tion in der Erdatmosphire beriicksichtigen. Dazu muss man so genannte Standardsterne
aufnehmen, deren scheinbare Helligkeiten in den verwendeten Filtern genau bekannt sind.
Diese Methode nennt man absolute Fotometrie.

Da im Rahmen dieser Arbeit nur Helligkeitsschwankungen bestimmt werden, wurde sich
auf die Beschreibung der differentielle Fotometrie beschrinkt.

5.1.1 Differentielle Fotometrie

Ein Verfahren der differentiellen Fotometrie ist die so genannte Blenden- oder Apertur-
Fotometrie. Dabei werden der Verdnderliche Stern sowie der Vergleichsstern von einer
Apertur umfangen. Jede Apertur besitzt zwei oder drei Kreise mit vorgegebenen Radius.
Der innere Kreis umschliefst den Stern. Dabei sollte man darauf achteten, dass die Grofe
des Kreises ungefiahr vier- bis fiinfmal die Halbwertsbreite der PSF ist, um alles Licht des
Sterns messen zu konnen.

Der duftere Kreis schliefst eine sternleere Fliache ein, in der der Wert des Himmelshinter-
grundes gemessen wird. Der mittlere Kreis (sofern er existiert) ist eine Liicke zwischen
inneren und &uferen Kreis. In ihm wird nicht gemessen, da sonst die Messung durch
Streulicht vom Stern selbst verfdlscht wiirde. In der Abb. 5.1 aus AAVSO (2005, CCD
Observing Manual) ist ein Stern mit Apertur zu sehen. Der Wert, der im duferen Kreis
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Abbildung 5.1: Die Ringe der Messapertur um einen Stern

gemessen wurde, wird von dem Wert des inneren Kreises abgezogen. Das gleiche wird
auch fiir den Vergleichsstern durchgefiihrt. Die so erhaltenen Werte werden nun mitein-
ander verglichen bzw. voneinander abgezogen. Auf diese Weise kann man atmosphérische
Storungen und die Luftsdule (engl. Airmass) herausrechnen und erhilt eine differentielle
Helligkeit. Sind in einem CCD-Feld zu viele Sterne vorhanden (crowded fields) bzw. ste-
hen zwei oder mehrere Sterne so nah beieinander, dass das Licht des einen Sterns in die
Apertur des anderen Sterns hineinragt, kann man entweder die Apertur so klein wihlen,
dass sich die Aperturen nicht mehr iiberschneiden oder eine andere Methode benutzen.
Dazu eignet sich am besten PSF-Fitting. Die PSF der Sterne kann durch verschiedene
Funktionen (z.B. Gauss-Profil) angendhert werden. Damit konnen auch noch sich gegen-
seitig iiberlappende Sterne exakt vermessen werden (Broeg 2002).

Bei den wihrend dieser Arbeit beobachtenten Feldern war ein PSF-Fitting nicht nétig.
Deshalb wurde fiir die Auswertung ausschliefslich Aperturfotometrie verwendet.

5.1.2 Differentielle Fotometrie mit IRAF

Um die differentielle Fotometrie bei den reduzierten Bildern der CTK durchzufiihren,
wurde die von Christopher Broeg geschriebene IRAF-Routine chphot benutzt, die auf der
unter noao.digiphot.daophot (weitere Unterpakete von noao) zu findenden Routine phot
basiert.

Phot berechnet genaue Zentren, Hintergrundwerte und Magnituden fiir eine Liste von
Objekten, die in einer Textdatei angegeben werden oder interaktiv mit einem Cursor auf
einem Bild markiert werden. Die Ergebnisse werden als Textdatei ausgegeben.

Um gute Ergebnisse zu erhalten, muss man vorher einige wichtige Einstellungen tatigen.
In Abb. 5.2 ist das Menii der Routine phot zu sehen. Man kann dort die einzelnen Un-
termeniis aufrufen. Die Parameter sind in diesem Beispiel auf ein in Grofschwabhausen
beobachtetes Feld angepasst.

Unter datapars (Abb. 5.3) stellt man die Parameter ein, die von den Daten abhéngig sind
wie z.B. die Optik des Instruments, die Charakteristik des Detektors und die Beobach-
tungsbedingungen (Airmass, Seeing als FWHM der PSF) bzw. die Header-Keywords, die
diese Informationen enthalten (IRAF Help for datapars 1992). Da die PSF der Sterne
durch die grofe 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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X xgterm =|a] [x

K‘ Image Reduction ad Analyziz Facility
PACKAGE = daophat
TASK = phot

image = TrES-2-001_E0s_calib,fit Input imagels)
coords = Input coordinate listis) (default: image.coo,?)}
output = default Output photometry file(s) (default: image.mag.?)

skyfile Input sky value file(s)
(plotfil 7 Dutput plot metacods File
(datapar= J Data dependent parameters
(centerp= ) Centering parameters
(fitskyp= 1 Sky fitting paraneters
(phatpar= ) Photometry parameters

{interac= yes) Interactive mode 7

(radplot= yes) Plot the radial profiles?

(verify = yes) Yerify critical phot parameters ?

(update = yes) Update critical phot parametars 7

(verbose= yes) Print phot messages 7

(graphic= stdgraph) Graphics device

(dizplay= stdimage) Display device

{ icomman= ) Image cursor: [x y wes] key [cnd]

{goomman= ) Graphics cursori [x u wes] key [cmd]
|{mode = ql)

Abbildung 5.2: IRAF-Routine phot: Einstellung der Parameter unter epar phot

X xgterm =B X
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = daophat
TASK = datapars
(scale = 1,) Image scale in units per pixel
(Fuhmpsf= 2,7 FUHH of the PSF in scale units
(emissio= yes) Features are positive ?
(sigma = 0,) Standard deviation of background in counts
(datamin= -30,) Minimum good data walue
(datamax= 45000, ) Maxinum good data value
(noise = poisson) Moize model
(codread= 1 CCD readout noise image header keuyword
(gain = 7 CCD gain image header keyword
({readnoi= 10,} CCD readout noise in electrons
(epadu = ,9) Gain in electrons per count
{exposur= [] EXPOSURE) Exposure time image header keyword
(airmass= ) Airmass image header keyuord
(filter = FILTER} Filter image header keyword
(obstine= Jd) Time of observation image header keyword
(itime = 1,) Exposure time
(xairmas= INIEF) Airmass
{ifilter= INDEF) Filter
(otime = INDEF) Time of obserwation
[(node = qli

Abbildung 5.3: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenii datapars

Um genaue Zentren zu berechnen, muss man unter centerpars z.B einstellen, welcher Al-
gorithmus verwendet werden soll. Die voreingestellten Werte, die man in Abb. 5.4 sieht,
wurden wegen der Effizienz ausgesucht und bringen ordentliche Ergebnisse in einer Viel-
zahl von Fillen (IRAF Help for centerpars 1996). Da diese Genauigkeit fiir die Auswertung
der Daten aus Grofschwabhausen ausreichend ist, wurde an den Parametern nichts gedn-
dert.

Die zur Berechnung des genauen Hintergrundwertes wichtigen Einstellungen findet man
unter fitskypars. Das wichtigste hier ist die Angabe der Grofe des Rings, in dem der
Hintergrundwert gemessen werden soll (IRAF Help for fitskypars 1992). Um Streulicht
vom Stern nicht mitzumessen, sollte man eine Liicke zwischen Apertur und duflerem Ring
lassen (siehe Kapitel 5.1.1). Als Parameter stellt man ein, bei welchem Radius (in Pixel)
der dufere Ring beginnt und wie breit dieser sein soll. Diese Einstellungen sollte man
auf jedes Objekt anpassen, um das bestmogliche Ergebnis zu erhalten. In Abb. 5.5 ist
das Beispiel des Sterns von TrES-2 dargestellt. Als Algorithmus fiir die Berechnung des
Hintergrundwertes stehen Mean!, Mode? und Median zur Verfiigung. Fiir die Daten aus
Grofsschwabhausen wird der Median, also der Zentralwert einer Verteilung verwendet, um
so Bad-Pixel und Cosmics herausrechnen zu kénnen.

Mittelwert einer statistischen Verteilung
“Der hiufigste Wert einer statistischen Verteilung
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X xgterm

X‘PHEKHEE = daophot

IRAF

Image Reduction and Analysis Facility

TASE = centerpars
{calgori= [] centroid) Centering algorithm
chax = 5,) Centering box width in scale units
{cthresh= 0,) Centering threshold in sigma above background
(minsnra= 1.} Minimum signal-to-noise ratio for centering alge
(cmaxite= 107 Maximum iterations for centering algorithm
(maxshif= 1.} Haximum center shift in scale units
(clean = no) Symmetry clean before centering
{rclean = 1,) Cleaning radius in scale units
(rclip = 2,) Clipping radius in scale units
(kelean = 3,) K-sigma rejection criterion in skysigma
(mkcente= no) Mark the computed center
(mode = ql)

Abbildung 5.4: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenii centerpars

X xgterm =0 (X
IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKACE = daophot
TASK = fitskypars
(salgari= nedian) Sky Fitting algorithm
{annulus= 15.) Inner radius of sky annuluz in scale units
(dannulu= [] 5, Width of sky annulus in scale units
({skyvalu= 0. User sky value
{smaxite= 10} Maximum number of sky fitting iterations
(sloclip= 0,) Lower clipping factor in percent
(shiclip= 0.} Upper clipping factor in percent
(snrejec= 503 Maximum number of sky fitting rejection iteratio
(zlareje= 3,) Lower K-sigma rejection limit in sky signa
(shireje= 3,) Upper K-sigma rejection limit in sky signa
(khist = 3.) Half width of histogram in sky =igna
(hinsize= 0,1} Binsize of histogram in sky sigma
(smooth = no) Boxcar smooth the histogram
(rgrow = 0,) Region growing radius in scale units
(mksky = no) Mark sky annuli on the display
(mode = ql)

Abbildung 5.5: Einstellung der Parameter unter epar phot. Das Untermenii fitskypars

Wichtige Einstellungen fiir die Berechnung der Magnituden werden unter photpars ge-
macht. Angegeben wird der Radius (oder eine Liste von Radien) der Apertur in Pixel
(IRAF Help for photpars 1992). Wie in Kapitel 5.1.1 erwihnt, sollte die Apertur etwa das
Vier- bis Fiinffache der Halbwertsbreite der PSF sein, um das komplette Licht des Sterns
zu messen. Nur in wenigen Féllen sollte man die Apertur kleiner wihlen, z.B. wenn ein
anderer Stern sehr nah neben dem interessanten Objekt steht.

Weiterhin kann man sich eine Nullpunktverschiebung zmag definieren, durch die die in-
strumentelle Magnituden korrigert werden.

Die Berechnung der Magnituden wird von phot folgendermafen durchgefiihrt. Die Pi-
xelwerte innerhalb der Apertur werden aufsummiert. Um Rundungsfehler zu vermeiden,
berechnet phot auch Pixelanteile am Rande der Apertur. Es werden die Formeln 5.1, 5.2,
5.3 und 5.4 verwendet (IRAF Task phot 1992).

flur = sum— A-sky (5.1)
mag = zmag — 2,5 - log(fluz) 4+ 2,5 - log(Texp)

2 2
fluz +A+a2+ATU (5.3)

err =

merr = 1,0857- (5.4)
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mit:
flux ... Gesamtzahl der Counts in der Apertur mit Hintergrund
sum ... Gesamtzahl der Counts in der Apertur ohne Hintergrund
A ... Flache der Apertur in Pixel
sky ... Pixelwert des Hintergrunds in Counts
mag ... instrumentelle Magnitude
zmag ... Nullpunktverschiebung
Texp .. Belichtungszeit
Gain ... Gain des Detektors (siehe Kapitel 2.2.3) in Counts
o ... Standardabweichung des Hintergrunds
nsky ... Anzahl der Pixel, die fiir die Bestimmung des Hintergrunds verwendet werden
merr ... Fehler bei der Bestimmung der Magnitude

Wihrend der Benutzung von phot muss man mit einem Cursor auf jedem Objektbild
einer Zeitserie sowohl den Verdnderlichen und die Vergleichssterne kennzeichnen. Da dies
sehr umsténdlich ist, hat Christopher Broeg das Programm so modifiziert, dass man auf
jedem Bild nur noch den Verdnderlichen markieren muss. Um statt phot chphot verwen-
den zu konnen, ist eine Datei von Noten, in der die Pixelkoordinaten der Sterne enthalten
sind, die man fotometrieren méchte. An erster Stelle dieser Datei muss der Veranderliche
stehen. Das Programm berrechnet den Abstand zwischen dem Veridnderlichen und den
ausgewahlten Vergleichssternen. So kann die Magnitude von jedem in der Koordinatenda-
tei aufgefiihrten Stern auf jedem Bild berechnet werden, wenn man nur Stern 1 markiert.
Dabei ist darauf zu achten, dass kein Bild der Zeitserie verdreht ist, da sonst die restlichen
Sterne nicht gefunden werden kénnen.

Diese Routine macht es moglich, alle im Feld vorhandenen Sterne zu verwenden. Zur
Erstellung einer Koordinatendatei wurde die Object detection vom Programm Gaia ver-
wendet. Um alle Sterne verwenden zu konnen wurde Gaia so eingestellt, dass auch Objekte
mit einem sehr geringen Signal-zu-Rausch-Verhiltnis gefunden werden. Diese werden bei
den anschliefenden Bearbeitungsschritten automatisch wieder aussortiert (siche Kapitel
5.2).

5.1.3 Die Methode des kiinstlichen Vergleichssterns

Ein grofes Problem bei der differentiellen Fotometrie ist die Suche nach einem geeigneten
Vergleichsstern. Die gewthnliche Methode ist die Verwendung eines Vergleichsterns. Al-
lerdings konnte das Ergebnis durch unbekannte Verdnderlichkeit dieses Sterns beeinflusst
werden. Oft werden mehrere Sterne verwendet und ein Mittelwert gebildet. Mit vielen
Vergleichssternen reduziert man zwar das Rauschen, allerdings ist die Wahrscheinlichkeit
groker, dass einer (oder mehrere) der Sterne selbst verénderlich ist, was das Ergebnis ver-
schlechtern konnte.

Der beste Weg zu einem geeigneten Vergleichsstern ist, so viele Sterne wie moglich zu
einem kiinstlichen Vergleichsstern zusammen zu rechnen. Ein Algorithmus sollte entschei-
den, welche Sterne die Besten sind, indem ein gewichteter Mittelwert aller Sterne gebildet
wird. Man sollte dazu immer alle im CCD-Feld verfiigharen Sterne benutzen.

Das von Christopher Broeg geschriebene Programm zur differentiellen Fotometrie be-
rechnet aus allen angegebenen Sternen einen kiinstlichen Stern mit dem bestmdglichen
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Signal-zu-Rausch-Verhiltnis. Dabei werden automatisch Sterne mit einer héheren Ver-
anderlichkeit weniger gewichtet als Sterne, die nahezu konstant bleiben. Mit dieser Me-
thode werden viele negative Aspekte der differentiellen Fotometrie beseitigt. Es konnen
Vergleichssterne mit unbekanntem Verhalten verwendet werden, da sie je nach Verdnder-
lichkeit angemessen gewichtet in den kiinstlichen Vergleichsstern eingehen.

Der Algorithmus besteht aus drei grundlegenden Schritten. Zuerst werden die instrumen-
tellen Magnituden fiir alle Feldsterne berechnet, dann wird durch einen iterativen Prozess
festgestellt, welche Sterne konstant sind und zum Schluss wird ein gewichteter Mittelwert
aller Vergleichssterne gebildet. Der Ablauf des Algorithmus ist schematisch in Abb. 5.6
aus Broeg et al. (2005) dargestellt.

read data: m A
0,CS; * —0,CS§; 20 ,
! sftart aver
calculate initial | _[w= Y
WBightS: err” = (A, Factor) +0,;° U - i
ser input;
¥ ~serinput;
calculate differ- | | Am=m~(mg e change Factor and
ential magnitudes: | |, =meg ~{mes), 0, so that
¥ lTes; = Oy,
new wei ghts If for some CS this is not
s possible, remove them.
calculate new r
magnitudes

Ocs, = stddev( Am“‘_ ]

output results At =g, ~(mes)

Abbildung 5.6: Schematisches Diagramm zum Ablauf des kiinstlichen-Vergleichsstern-
Algorithmus (kVA)

Genaue Details zum Algorithmus wie zum Beispiel der Ablauf des iterativen Prozesses
und die Berechnung der verwendeten Gewichtung findet man bei Broeg et al. (2005) und
Broeg (2002).

Christopher Broeg hat dieses Programm fiir die Bestimmung der Rotationsperioden von
T-Tauri-Sternen entwickelt. T-Tauri-Sterne haben Rotationsperioden im Bereich von Ta-
gen. Um diese zu bestimmen, reicht es, in einer Nacht nur eine kleine Anzahl von Bil-
dern/Messwerten aufzunehmen. Auferdem war dabei durch ein kleines Gesichtsfeld die
Anzahl der Vergleichssterne relativ gering. Um das Programm auf die Anforderungen der
Transitsuche in Groftschwabhausen anzupassen, musste es modifiziert werden.

Das Programm macht es nun méglich, die differentielle Fotometrie auf alle im CTK-Feld
vorhandenen Sterne (etwa 1000- 2000 Sterne in den beobachteten Feldern) auf sehr vielen
Bildern (im Bereich von 200 Bildern/Messwerten pro Nacht) anzuwenden. Man erhélt fiir
jeden Stern auf jeden Bild eine differentielle Magnitude, kann also fiir jeden Stern eine
Lichtkurve plotten und so nach neuen Verédnderlichen Sternen suchen.
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5.2 Auswahl der besten Vergleichssterne

Die Verwendung des Programms zur Berechnung eines optimierten kiinstlichen Vergleichs-
sternes erlaubt, dass alle im CCD-Feld vorhandenen Sterne als CS benutzt werden kon-
nen. Um das bestmogliche Ergebnis zu erhalten werden Sterne mit einem niedrigen S/N
(schwache Sterne) und stark verénderliche Sterne nachtréiglich aussortiert. Dazu wird das
Programm mehrmals hintereinander ausgefiihrt.

Im ersten Schritt bzw. nach den ersten Durchlauf des kVA mit allen Vergleichssternen
werden alle CS aussortiert, die aufgrund von Drifts auf dem CCD oder aufgrund aufkom-
mender BewoOlkung und Nebel nicht auf jeden Bild der Zeitserie zu finden sind oder auch
saturierte Sterne. Solche Sterne lassen sich sehr einfach identifizieren, denn sie besitzen
eine sehr sehr kleine Wichtung im Bereich von 1071 — 107'7, je nachdem, auf wie vielen
Bildern sie zu sehen sind.

Ohne diese zuerst aussortierten Sterne wird ein erneuter Durchlauf des Programms ge-
startet. Nun sollen alle Verdnderlichen Sterne und Sterne mit schlechten S/N beseitigt
werden. Diese Sterne haben eine Wichtung von 107 — 107 (meistens gibt es keine Ster-
ne, die eine Wichtung zwischen 10~7 und 1071 haben, was es sehr einfach macht, Sterne
zu identifizieren, die nicht auf jeden Bild gemessen werden konnen). Zwar kann man an-
hand der Gewichte nicht unterscheiden, ob es sich um einen Veridnderlichen Stern oder
um einen schwachen Stern handelt (das ist nur anhand der Lichtkurve moglich), fiir die
Auswahl der besten Vergleichssterne ist dies aber nicht von Bedeutung.

Bei einem dritten Durchlauf des Programms konnen nun noch schwach veranderliche Ster-
ne mit einerWichtung von 10~% ausgesondert werden.

Es bleiben nur noch die konstantesten CS mit dem besten S/N im ganzen CCD-Feld iib-
rig. Diese erkennt man an ihrer Wichtung von 107! und 1072. Abb. 5.7 zeigt als Beispiel
die Ausgabe des Programms mit unterschiedlich guten CS. Die genaue Beschreibung der
einzelnen Werte ist bei Broeg et al. (2005) zu finden.

star number: 1 2 26 111 811

CS number: Object Err_0bj cs 1 Ccs 2 Cs 3 CS 4
std. dev.: 0.0172 37081.4370 0.4333 0.1970 0.2024
avg. error: 0.0092 117142 .8585 0.5871 0.0738 0.0742
instr. mag: 17.5794 83675.9946 22.9480 17.0218 20.7499
diff. mag: 0.5325 83658.9477 5.9017 -3.7624 3.7275

weights: 2.61E-15 1.04E-4 9.93E-1 6.56E-3

Abbildung 5.7: Die Ausgabe des kVA. CS 1 ist nicht auf jeden Bild der Zeitserie zu sehen,
CS 2 hat nur ein sehr kleines S/N, CS 3 ist ein guter Vergleichsstern (hell und konstant)
und CS 4 ist verdnderlich

Lisst man das Programm nun ein letztes Mal mit den besten CS durchlaufen, erhilt man
das bestmogliche Ergebnis fiir die instrumentellen Magnituden. Bei der in Grofschwab-
hausen beobachteten Feldern blieben meist 25- 35 gute Vergleichsterne iibrig, aus denen
der kiinstliche Vergleichsstern berechnet wurde, um die differentiellen Magnituden des
interessierenden Objektes zu bestimmen.
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5.3 plot stars

Wie schon in den vorherigen Kapiteln erwidhnt, macht es chphot moglich, alle Sterne
im Feld zu fotometrieren. Die Berechnung des kiinstlichen Vergleichssterns erlaubt die
differentielle Fotometrie aller Feldsterne, da wihrend der Anwendung fiir alle CS die dif-
ferentiellen Magnituden berechnet werden.

Der grofe Vorteil dieser Methode ist, dass im gesamten Feld nach Transits und Verin-
derlichen Sternen gesucht werden kann. Dafiir ist ein Programm von Néten, das fiir jeden
Stern eine Lichtkurve plottet.

Tobias Schmidt hat mit der Hilfe von Andreas Seifahrt einen Algorithmus geschrieben,
der die Ausgabedatei des kVA mit den differentiellen Magnituden aller Sterne einliest,
diese auf 1 normiert und dann fiir alle Sterne die Lichtkurve erzeugt. Dieses Programm
heil’t plot stars.

Auch bei plot stars mussten wieder einige Anderungen vorgenommen werden. Das Pro-
gramm wurde in zwei einzelne Programme mit je einer anderen Achsenskalierung aufgeteilt
- plot_stars g und plot_ stars _k (Quelltexte im Anhang).

Um die Lichtkurve aller CS zu plotten und um auch stark verdnderliche Sterne zu fin-
den, wird plot stars g (g = grof) mit einer Skalierung der y-Achse von 0,5 mag-1,2 mag
benutzt. plot stars k (k=klein) wird verwendet, wenn alle schlechten CS aussortiert
wurden und nur noch die besten iibrig geblieben sind. So kénnen auch schwache Ver-
anderungen bis hin zu Transits erkannt werden. Die Achsenskalierung reicht hier von
0,9 mag- 1,1 mag.

plot stars erzeugt bei einem Durchlauf zwei Dateien. In der ersten Datei ist die Licht-
kurve des interessierenden Objektes zu finden, in der zweiten sind es die Lichtkurven
aller verwendeten Vergleichssterne. In dieser Datei kdnnen alle Lichtkurven durchgesehen
werden, um Transits und Verdnderlichen Sterne zu finden.



Kapitel 6

Beobachtung bekannter Transitplaneten

Um die fotometrische Genauigkeit der Instrumente in Grofschwabhausen zu testen, wur-
den Sterne mit bekannten Transitplaneten nachbeobachtet. Im Méarz 2007 wurde jeweils
ein Transit von XO-1b und TrES-1 aufgenommen und ausgewertet.

6.1 XO-1b

Der erste Erfolg des XO-Projektes ist die Entdeckung eines Planeten, der an dem hellen
G1V-Stern GSC 02041-01657 im Sternbild Corona Borealis (Nordliche Krone), vorbei-
zieht (McCullough et al. 2006).

Am 11. Mérz 2007 wurde XO-1b als erster Transitplanet in Groftschwabhausen nachbeob-
achtet. An der Lichtkurve von XO-1b wird beispielhaft die Auswertung und die Bestim-
mung des Transitzentrums erklart.

6.1.1 Allgemeines zu XO-1b

Die XO-Kameras iiberwachten zehntausende Sterne heller als V=12mag zweimal jede
zehn Minuten fiir mehr als zwei Monate von September 2003 - September 2005. Aus der
Analyse dieser mehr als 3000 Beobachtungen pro Stern , wurde GSC 02041-01657 als einer
von Dutzend Sternen identifiziert, die eine transitdhnliche Lichtkurve zeigen. Der Stern
erhielt den Namen XO-1.

Mit den XO-Kameras wurden drei Transits 2004 und ein Transit 2005 beobachtet und
vorlaufige Lichtwechselelemente festgelegt, mit denen die Nachbeobachtungen geplant wer-
den konnten. Um die Planetennatur zu bestétigen, wurden im Sommer 2005 reichhaltige
Nachbeobachtungen durchgefiihrt, die durch das XO-FE. T. (siehe Kapitel 3.2.2) unterstiitzt
wurden. Anhand der zusétzlich erhaltenen Lichtkurven konnten die Lichtwechselelemente
auf Formel 6.1 (McCullough et al. 2006) bestimmt werden und ausgeschlossen werden,
dass es sich um einen Bedeckungsveridnderlichen handelt.

T, =T1y+P-FE (6.1)
mit:

To = (2453808,9170+0,0011)d
P = (3,941534 £ 0,000027) d

45
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Weiterhin wurden Spektren aufgenommen und eine Radialgeschwindigkeitsanalyse durch-
gefiihrt. Die Spektren und zusétzliche Mehrfarbenfotometrie bestétigten, dass es sich bei
XO-1b um einen Planeten handelt.

Um nun die Parameter des Planeten genau zu bestimmen, miissen die Daten des Sterns
genau bekannt sein. Durch die genaue Analyse der Spektren konnte gezeigt werden, dass
es sich bei XO-1 um einen sehr sonnenihnlichen Stern mit R, = (1,0 £+ 0,08) R',
M, = (1,0 £0,03) M2, logg = 4,48 und einem Alter von 4,47 Ga handelt, welcher
sich in einem Abstand von 200 pc befindet.

Mit diesen Werten und durch das Anfitten der Lichtkurve konnte die Werte des Planeten
auf My = (0,9 £0,07) Miyp, Ry = (1,30 £ 0,11) Ryyp°, Inklination ¢ = (87,7 £+ 1,2)°
und grofe Halbachse a = (0,0488 4+ 0,0005) AE bestimmt werden. Damit kann XO-1b als
Heifler Jupiter klassifiziert werden.

Die Entdeckung von XO-1b zeigt, wie wichtig die internationale Zusammenarbeit zwi-
schen professionellen Astronomen und Amateuren ist, um Planeten von Kandidaten zu
unterscheiden und die Lichtwechselelemente zu bestimmen.

Kurz nach der Bekanntgabe der Entdeckung von XO-1b von (McCullough et al. 2006)
wurde von citet2006PASP..118.1245W die friihesten Transitbeobachtungen aus dem Jahr
2004 veroffentlicht. Es sind dort 11 weitere Transitzeiten (zwei vom XO-Projekt und neun
von Super WASP Nachbeobachtungen) angegeben, mit denen die Ephemeriden auf Formel
6.2 bestimmt wurden.

To=Ty+P-E (6.2)

mit;:

To = (2453150,6849 +0,0018)d
P = (3,941634 £ 0,000137)d

6.1.2 Beobachtung und erste Auswertung

Der Transit von XO-1 wurde in der Nacht vom 11/12. Mérz 2007 beobachtet. Mit den in
Formel 6.1 angegebenen Ephemeriden wurde vorher der Transitzeitpunkt berechnet. Es
war also schon vorher bekannt, dass in der Beobachtungszeit ein Helligkeitsabfall stattfin-
den wiirde. In der Zeit von 22.43 UT - 2.47 UT wurden 161 Bilder von XO-1 aufgenommen.
Leider kam es wegen diinnen Wolken und Nebel zu einer geringen Verschlechterung der
fotometrischen Genauigkeit. Im Laufe der Nacht verzogen sich die Wolken, was die Foto-
metrie wieder verbesserte.

Die im Kapitel 5.1.2 erwdhnte Object Detection vom Programm Gaia konnte 461 Sterne
detektieren - XO-1 und 460 Vergleichssterne.

Mit den Sternen im CCD-Feld um XO-1 wurde ein Diagramm erstellt, in dem die foto-
metrische Genauigkeit {iber der Helligkeit der Sterne bei 60s Belichtungszeit dargestellt
ist (Abb. 6.1). Daraus kann man ablesen, bis zu welcher Helligkeit mr man mit den ver-
wendeten Instrumenten in Grofschwabhausen ein Transit detektieren konnte. Fiir diese
Abschétzung wird von einer statistischen Transit-Signifikanz Sy, welche auch als Signal-
Rausch-Verhéltnis eines Transits bezeichnt wird, ausgegangen. Laut Pont et al. (2007)
berechnet sich diese mit Formel 6.3.

'R =7-10%m
2Me = 2-10%kg
Rjup = 7-107m
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Helligkeits-Genauigkeits-Diagramm
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Abbildung 6.1: Mittlere fotometrische Genauigkeit iiber der Sternhelligkeit bei 60s Be-
lichtungszeit. Die gestrichelte Linie gibt die Detektionsschwelle fiir Transits an.

d- i

g

Sy = (6.3)

mit:

d ... Tiefe des Transits
Anzahl der Datenpunkte im Transit

o ... mittlerer fotometrische Fehler

Pont et al. (2007) haben in 10° — 10® statistischen Test festgestellt, dass bei einer statisti-
schen Transit-Signifikanz von Sq = 7—10 ein Transit detektierbar ist. Die zu bestimmende
Grofe zur Abschédtzung der Detektionsschwelle von Transits ist der mittlere fotometrische
Fehler 0. Zur Berechnung wird von einem Sq = 10 ausgegangen. Bei einer Belichtungszeit
von 60s und einer Auslesezeit von etwa 30s kann man abschétzen, dass etwa 100 Da-
tenpunkte wihrend eines Transits aufgenommen werden. Fiir einen 2,5% (=0, 0275 mag)
tiefen Transit, ergibt sich o = 0,0275 mag (in Abb 6.1 als gestrichelte Linie dargestellt).
Aus Abb. 6.1 kann nun eine Detektionsschwelle abgelesen werden von:

my = 12, 8 mag

Nach dem ersten Durchlauf der kVA blieben nur noch 262 CS iibrig, da die anderen nicht
auf allen Bildern gemessen werden konnten. Der Helligkeitsverlauf dieser Sterne wurde
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mit plot stars g dargestellt. Diese Lichtkurven kénnen hier nicht im einzelnen gezeigt
werden, da sie den Rahmen dieser Arbeit sprengen wiirden. Im Feld um XO-1 sind viele
schwache Sterne mit niedrigen S/N zu finden. Nach der erneuten Aussortierung dieser
Objekte, konnten noch 28 als gute CS verwendet werden. Die resultierende (unbearbeite-
te) Lichtkurve ist in Abb. 6.2 zu sehen.

Lichtkurve XC-1 vom 11/12.3.2007

1.21

ditferentielle Helligkait [mag]
s
T

! 1 ! ! I
0.44 0.46 0.48 05 0.52 0.54 0.56 0.58 0.6 0.62

1.13

JD - 2454171 [d]

Abbildung 6.2: Die resultierende (unbearbeitete) Lichtkurve von XO-1 mit 28 guten CS

Die Messungen des 11 mag hellen Sterns haben eine mittlere fotometrische Genauigkeit
von o = 0,008 mag. Damit ist der Transit, dessen Helligkeit um 2,1% (= 0,023 mag) ab-
fallt, deutlich zu erkennen.

Um den Zeitpunkt des Transitzentrums genau bestimmen zu konnen, wurden die Daten
von XO-1 mit einem Algorithmus bearbeitet, welcher systematische Effekte aus Lichtkur-
ven herausrechnet - Sysrem.

6.1.3 Sysrem
Grundlagen

Sysrem ist ein Algorithmus, der systematische Effekte aus Lichtkurven entfernt, die man
bei fotometrischen Beobachtung erhélt. Der Algorithmus arbeitet ohne vorher zu wissen,
um welche Effekte es sich handelt, Hauptsache, sie treten bei vielen Sternen des Feldes
auf. Solche Effekte sind zum Beispiel Streulicht vom Mond oder der Erde oder auch das
positionsabhingige Verhalten des CCD.

Das Grundprinzip des Sysrem-Algorithmus ist die Bestimmung der farbabhéngigen atmo-
sphérischen Extinktion, die erdgebundene fotometrische Messungen stort. Dieser Effekt
ist von der Sternfarbe abhéngig, die meistens nicht bekannt ist.

Um die farbabhéngige Extinktion zu korrigieren, bestimmt man die effektive Farbe jedes
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Sterns als Funktion der Airmass. Es wird die beste Farbe ¢; fiir jeden Stern gesucht, die
Formel 6.4 fiir die Extinktion jedes Sterns auf jedem Bild minimiert.

s2=3" (ry — iay)? (6.4)

7 2

j i
mit:
¢; ... Farbe jedes Sterns
a; ... Airmass jedes Bildes
rij ... differentielle Magnitude jedes Sterns auf jeden Bild
oij ... fotometrische Fehler

Umgekehrt ist die atmosphérische Extinktion nicht nur abhingig von der Airmass, sondern
auch von den Wetterbedingungen. Dann sucht der Algorithmus nach der besten Schitzung
fiir die Airmass auf jeden Bild, die von der berechneten effektiven Farbe jedes Sterns
gegeben wird. Die besten Airmasses soll die Formel 6.5 minimieren.

2

2 _ N\ (i — ciay)

5}—52__ZT__ (6.5)
i v

Mit den neuen Airmasses kann die effektive Farbe der Sterne neu berechnet werden.

Dieser iterative Prozess wird so lange wiederholt, bis sich sowohl Farbe als auch Airmass

nicht mehr dndern. So findet der Algorithmus die besten Farben ¢; fiir jeden Stern und

Airmasses a; fiir jedes Bild, die die globale Formel 6.6 minimieren.

B S PAY
g2 _ Z (ris UZC,Z%) (6.6)
ij ij

Genaue Details zum Algorithmus findet man bei Mazeh et al. (2007).

Anwendung

Zur Bearbeitung der Lichtkurven mit Sysrem wurde eine von Johannes Koppenhdfer nach
Mazeh et al. (2007) implementierte Routine verwendet.

Die Lichtkurven des interessierenden Objektes und der CS miissen als je eine Ascii-Tabelle
mit den differentiellen Magnituden und deren Fehler vorliegen. Diese werden von dem
Programm eingelesen und mit dem oben beschriebenen Algorithmus nach systematischen
Effekten untersucht und bearbeitet. Die Anzahl der Effekte, die aus den Lichtkurven ent-
fernt werden sollen, ist wihlbar und kann als Parameter eingestellt werden.

Allerdings ist die Anwendung des Programms fiir die Daten aus Grofschwabhausen schwie-
rig. Geschrieben wurde der Algorithmus fiir eine grofe Anzahl von Lichtkurven mit vielen
Datenpunkten. Dabei wird das konstante Licht auf systematische Effekte untersucht, die
in allen Lichtkurven gleichermafsen erscheinen.

Bei der Transitbeobachtung in Grofschwabhausen liegen ein Grofteil der Datenpunkte
im Transit und die Anzahl der guten, konstanten CS ist zu gering. Das bedeutet, dass
zu wenig konstantes Normallicht fiir die Suche nach Systematiken vorhanden ist. Deshalb
wird selbst der Transit als systematischen Effekt erkannt und herausgerechnet.

Bei XO-1 wurde schon beim Durchlauf des Programms mit zwei Effekten der Transit als
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systematischen Fehler identifiziert und entfernt. Deshalb wurde fiir die Bearbeitung der
Lichtkurve nur mit einem Effekt gerechnet. Grofe Anderungen konnten nicht festgestellt
werden (siehe Abb. 6.3), was darauf hindeutet, dass die Form der Lichtkurve nicht stark
von Systematiken beeinflusst war. Allerdings konnte der Einfluss der Wolken zu Beginn
der Sequenz nicht entfernt werden. Trotzdem war eine Auswertung der Lichtkurve unge-
hindert moglich.

6.1.4 Bestimmung des Transitzeitpunktes

Eine wichtige Grofe zur Charakterisierung des Orbits eines Planeten um seinen Stern ist
die Zeit, in der der Planet den Stern einmal umkreist - die Periode. Um diese berechnen
zu konnen, ist die Beobachtung mehrerer Transits dieses Planeten und die genaue Bestim-
mung des Transitzentrums von Noten.

Zur Ermittlung des Zeitpunktes des Transits von XO-1 wird eine theoretische Lichtkurve,
die aus den bekannten Eigenschaften und Orbitparametern von Stern und Planet be-
rechnet wurde, an die beobachtete Lichtkurve angefittet. Die dazu bendtigte analytische
Lichtkurve wurde von Johannes Koppenhofer zur Verfiigung gestellt

Um den besten Fit zu erhalten, wird die analytische Lichtkurve so verschoben, dass das
x?2, welches sich mit Formel 6.7 berechnet, minimal wird.

=) (@)2 (6.7)

i

mit:
my ... theoretisch berechnete differentielle Magnitude
my ... beobachtete differentielle Magnitude
o; ... fotometrische Fehler

Wird die theoretische Lichtkurve um das Transitzentrum herum bewegt, steigt das x? zu
beiden Seiten stark an. Dieses Verhalten kann mit einer negativen Gauss-Funktion der
Form Formel 6.8 angendhert werden (A(0), A(1), A(2), A(3)...Fit-Parameter).

F) = A0) - e 3T 4 A(3) (6.9)

Durch die Berechnung des Minimums dieser Funktion erhélt man den Zeitpunkt des Tran-
sitzentrums.

Auch die Unsicherheit dieses Wertes wird iiber die y?-Gauss-Kurve berechnet. Laut Press
et al. (1992, Numerical Recipes) ist die 1-o-Fehlergrenze an dem Punkt der Verteilung,
an dem das x? um 1 groker wird, 2-o, wenn das x? um 4 ansteigt und 3-o, bei einem
Wachstum des y? um 9.

Der Wert fiir den Transitzeitpunkt soll mit 1-o-Fehlern angegeben werden. Die Hilfte des
Abstandes der beiden 1-o-Punkte auf der Gauss-Kurve ist das Fehlerintervall, in dem sich
der wahre Wert mit 68,3 % Sicherheit befindet.

In Abb 6.3 ist die Lichtkurvevon XO-1 nach Anwendung von Sysrem mit einem Effekt
und dem besten Fit der theoretischen Lichtkurve dargestellt.

Mit Hilfe des y?-Tests wurde der Zeitpunkt des Transitzentrums auf Formel 6.9 bestimmt.

T, = (2454171, 529465 + 0, 0016) d (6.9)
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Lichtkurve XO-1 vom 11/12.3.2007 (nach Sysrem)
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Abbildung 6.3: Die mit der theoretischen Kurve angefittete Lichtkurve von XO-1 nach
Anwendung des Sysrem-Algorithmus mit einem Effekt.

Allerdings muss beachtet werden, dass der Zeitpunkt des Transits durch die Bahnbewe-
gung der Erde um die Sonne periodisch verfilscht wird. Damit die Zeitangabe unabhén-
gig von der jahreszeitlich unterschiedlichen Entfernung zum Stern wird, geht man vom
geozentrischen zu einem heliozentrischen Koordinatensystem iiber. Diese so genannte he-
liozentrische Korrektur wird mit Formel 6.10 aus Schielicke (2000) berechnet.

h = —7(RcosAcosacosd + Rsin A(sinesind + cose cosd sin a)) (6.10)
mit:

Lichtzeit von der Sonne zur Erde
momentaner Radiusvektor Erde-Sonne
ekliptikale Lange der Sonne
Rektaszension des Sterns

Deklination des Sterns
Schiefe der Ekliptik

Mmoo D> TN

R und M\ konnen astronomischen Jahrbiichern entnommen oder mit Nidhrungsformeln
berechnet werden. 7 und ¢ sind Konstanten.

Nach der heliozentrischen Korrektur ergibt sich fiir die Mitte des Transits von XO-1b
um seinen Mutterstern Formel 6.11 (angegeben im heliozentrischen julianischen Datum -
HJD).

T.(HJD) = (2454171, 531461 & 0,0016) d (6.11)
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Tabelle 6.1: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte.

Beobachter Datum | Transitzentrum [HJD| | Fehler |d]
XO-Projekt | 01.05.2004 2453127,03850 0,00580
17.05.2004 2453142,78180 0,02180

Super WASP | 25.05.2004 2453150,68550 0,01060
29.05.2004 2453154,62500 0,00260

02.06.2004 2453158,56630 0,00340

06.06.2004 2453162,51370 0,00250

09.06.2004 2453166,45050 0,00250

13.06.2004 2453170,39170 0,00370

12.08.2004 2453229,51430 0,00450

19.08.2004 2453237,40430 0,00320

23.08.2004 2453241,34100 0,00670

XO-Projekt | 14.03.2006 2453808,91700 0,00110
TLC-Projekt! | 20.05.2006 2453875,92305 0,00036
24.05.2006 2453879,86400 0,00100

20.05.2006 2453883,80565 0,00018

06.01.2006 2453887,74679 0,00015

Gsh? 12.03.2007 2454171,53146 0,00160

'Das TLC-Projekt ist das Transit-Lightcurve-Projekt, welches Lichtkurven aller Tran-
sitplaneten sammelt, um iiber Transitzeitvariationen mogliche weitere Planeten in den
Systemen zu finden (Holman and Winn 2006).

2Gsh ist die Beobachtung aus Grofschwabhausen

6.1.5 Ergebnisse

Aufer dem in Grofkschwabhausen beobachteten Transit, konnen aus der Literatur 16 wei-
tere Transitzeitpunkte entnommen werden. Diese sind in Tabelle 6.1.5 zusammengefasst.
Um die Ephemeriden zu iiberpriifen, wird fiir jeden Transit der theoretische Transitzeit-
punkt berechnet. Dabei wird von den Elementen von Wilson et al. (2006) (Formel 6.2)
ausgegangen, weil dort die frithesten Beobachtungen mit einbezogen wurden. Weicht die
theoretische Zeit von der beobachteten ab, kénnte die Orbitperiode ungenau sein oder sich
verdndert haben. Zur Veranschaulichung wird ein so genanntes B-R-Diagramm (Beobach-
tung minus Rechnung) erstellt. Ist B-R — 0, hat der Transit zu den erwarteten Transit-
zeitpunkt stattgefunden, bei B-R < 0 zu friih und bei B-R > 0 zu spét. Die berechnete Zeit
des Transitzentrums (R) ist laut Definition des B-R-Diagramms eine nicht fehlerbelastete
Konstante (Hoffmeister 1984). Das berechnete B-R ist in Tabelle 6.4 zu finden und in
Abb. 6.5 graphisch dargestellt.

Durch den linearen Abwértstrend ist deutlich erkennbar, dass die damals berechneten
Ephemeriden nicht genau genug bestimmt wurden. Da die Transitzeit von Epoche zu
Epoche immer ein bifichen eher liegt als der theoretische Wert, ist die wahre Periode klei-
ner, als zuvor angenommen.

In der Ephemeridenbestimmung von (McCullough et al. 2006) sind weder die &lteren noch
die Beobachtungen aus Grofschwabhausen beriicksichtigt, weshalb diese auch zu ungenau
ist. Deshalb wird anhand aller 16 Transitzeitpunkte eine neue Berechnung der Elemente
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Abbildung 6.4: Berechnetes B-R bezogen auf Formel 6.2
Epoche | T¢.(beobachtet) [HJD| | T¢(berechnet) [HJD] B-R [min]
-6 2453127,03850 £ 0,00580 2453127,03510 4,9018 £ 8,3520
-2 2453142,78180 +0,02180 2453142,80163 -28,5581 + 31,3920
0 2453150,68550 £ 0,01060 2453150,68490 0,8640 £ 15,2640
1 2453154,62500 £ 0,00260 2453154,62653 -2,2090 £ 3,7440
2 2453158,56630 £ 0,00340 2453158,56817 -2,6899 £ 4,8960
3 2453162,51370 £ 0,00250 2453162,50980 5,6131 43,6000
4 2453166,45050 £ 0,00250 2453166,45144 -1,3478 £ 3,6000
) 2453170,39170 £ 0,00370 2453170,39307 -1,9728 £5,3280
20 2453229,51430 4+ 0,00450 2453229,51758 -4,7232 £6,4800
22 2453237,40430 £ 0,00320 2453237,40085 4,9709 44,6080
23 2453241,34100 £ 0,00670 2453241,34248 -2,1341 £9,6480
167 2453808,91700 £ 0,00110 2453808,93778 -29,9203 +1,5840
184 2453875,92305 £+ 0,00036 2453875,94556 -32,4086 +0,5184
185 2453879,86400 % 0,00100 2453879,88719 -33,3936 +1,4400
186 | 2453883,80565 +0,00018 2453883,82882 -33,3706 £ 0,2592
187 | 2453887,74679 +0,00015 2453887,77046 -34,0819 £0,2160
259 2454171,53146 £ 0,00160 2454171,56811 -52,7688 +2,3040
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Abbildung 6.5: B-R-Diagramm berechnet fiir Formel 6.2. Die Nulllinie ist gestrichelt ein-

gezeichnet.
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Tabelle 6.2: Berechnetes B-R bezogen auf die neu bestimmten Parameter
Epoche | T.(beobachtet) [HJD| | T.(berechnet) |[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 £ 0,25920
0 2453887,74679 +0,00015 2453887,74679 0,0000000 £ 0,21600
72 2454171,53146 £0,00160 2454171,53457 -4,48272 £ 2,30400
vorgenommen.

Fiir eine moglichst genaue Ermittlung der Ephemeriden wird von dem am besten be-
stimmten Transitzeitpunkt ausgegangen, da dieser den geringsten Fehler hat. Hier wird
der durch das TLC-Projekt beobachtete Transit vom 1. Juni 2006 (siehe Tabelle 6.1.5)
verwendet. Die Transitzeit von Epoche Null ist also:

Ty = (2453887,74679 £+ 0,00015)d

Dann werden die Transitzeiten iiber der Epoche aufgetragen und ein linearer y?-Fit mit
festgehaltener Anfangsepoche durchgefiihrt. Das beste xy? wurde erhalten bei einer Periode
von:

P = (3.941497 + 0,000006) d

Zur Uberpriifung der neu bestimmten Parameter wurde damit erneut das B-R berechnet.
Das Ergebnis ist in Tabelle 6.2 zu finden. 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 die
fritheren Beobachtungen aus dem Jahr 2004 sehr stark streuen. Alle anderen Messungen
liegen héchstens 1-0 von Null entfernt.

Die neuen Elemente konnten bestétigt werden. Als bestes Ergebnis fiir die Ephemeriden
erhédlt man Formel 6.12.

T, = (2453887,74679 + E-3.941497)d (6.12)
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B-R-Diagramm (Eigene Elemente)
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Abbildung 6.6: B-R-Diagramm berechnet mit den neu bestimmten Elementen

6.2 TrES-1

Am 15. Marz 2007 wurde TrES-1, ein weiterer Stern mit bekanntem Transitplaneten, in
Grofsschwabhausen beobachtet.

TrES-1 ist der erste Transitplanet, der durch die Groffeldsuche bei hellen Sternen des
Transatlantic Exoplanet Survey (TrES)-Netzwerks gefunden wurde (Alonso et al. 2004).

6.2.1 Allgemeines zu TrES-1

Der Stern GSC 02652-01324, der sich im Sternbild Leier in einer Entfernung von 150pc
befindet, ist ein KOV Stern mit einer Helligkeit von R =11,34 mag. Das Feld, in dem sich
der Stern befindet, wurde gleichzeitig von STARE und PSST (siehe Kapitel 3.2.1) wih-
rend des Sommers 2003 beobachtet. Die Transits in dieser Zeit konnten nur mit STARE
beobachtet werden. Deshalb entstand die Idee, dass die Periode ein Vielfaches von einem
Tag sein kénnte. Mit PSST konnten andere Perioden auf diese Weise ausgeschlossen wer-
den.

Beobachtet wurde meistens im Johnson R. Nach dem Abfall der Helligkeit siecht man in
der Lichtkurve lange einen flachen ,Boden” bei einer Tiefe von 0,023 mag (siehe Abb. 3.1
in Kapitel 3.1). Das ganze Ereignis dauert etwa drei Stunden.

Um zu bestétigen, dass es sich um einen Planeten handelt, wurden 2004 Nachbeobach-
tungen mit groferen Teleskopen und Radialgeschwindigkeitsuntersuchungen durchgefiihrt.
Anhand des Spektrums wurde die Temperatur des Muttersterns auf T,g = 5250 K und
die Schwerebeschleunigung auf log g = 4,5 bestimmt. Die Masse und der Radius wurden
aus Evolutionsmodellen auf R, = 0,85 R, und M, = 0,88 M, geschétzt. Aus diesen An-
gaben und aus der Form der Lichtkurve wurde letztendlich die Parameter des Planeten
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bestimmt. TrES-1 hat eine Masse von etwa My = (0,75 £ 0,07) M;,, und einen Radius
von R, = (1,O8J_r8:(1)§) Rjyp. Die Inklination betréigt ¢ = (88,55:2)0. Mit seinem kleinem
Abstand a = (0,0393 4+ 0,0011) AE gehort er zu den Heiflen Jupitern. Die Lichtwechsel-
elemente wurde von Alonso et al. (2004) zu Formel 6.13 bestimmt.

T, =Ty+P-F (6.13)
mit;:

Ty = (2453186, 8060 + 0,0002)d
P = (3,030065 =+ 0,000008) d

Auch TrES-1 wurde vom TLC-Projekt nachbeobachtet. Durch diese Beobachtungen konn-
ten die Elemente von Winn et al. (2007) auf folgende Formel verbessert werden.

T, =Ty+P- - FE (6.14)
mit;:

To = (2453186,80603 &+ 0,00028) d
P (3,0300737 + 0,0000013) d

6.2.2 Beobachtung und Auswertung

Der Transit von TrES-1 wurde mit dem 25,4 cm Cassegrain-Teleskop mit der CTK im
Johnson R Filter beobachtet.

In der Zeit von 1.22UT-3.32UT wurden 88 Aufnahmen gewonnen. Leider begann dann
die Dadmmerung, sodass noch wihrend des Transits die Beobachtungen abgebrochen wer-
den mussten.

Im Feld von TrES-1 sind sehr viel mehr Objekte zu finden, als im Feld um XO-1. Mit
Hilfe der Object Detection von Gaia konnten 1857 Sterne identifiziert werden, von denen
aber 281 nicht auf jeden Bild vorhanden sind und schon nach dem ersten Durchlauf des
kVA aussortiert wurden. Mit den iibrigen 1576 CS wurde ein neuer Durchlauf gestartet.
Nach dem erneuten Ausschlieften von Verdnderlichen und Sternen mit niedrigen S/N als
CS, konnten noch mit 34 Objekten ein kiinstlicher Vergleichsstern berechnet werden. doe
fotometrischen Genauigkeit betragt bei TrES-1 0,008 mag.

Fiir die Lichtkurve von TrES-1 wurde versucht, den in Kapitel 6.1.3 beschriebenen Sys-
rem-Algorithmus anzuwenden. Allerdings sind alle 88 Aufnahmen wéhrend des Transits
entstanden, sodass kein Normallicht fiir die Suche nach Systematiken zur Verfiigung stand.
Bei der Anwendung des Programms mit einem Effekt wurde der Transit selbst als systema-
tischer Effekt erkannt und entfernt. Also wurde bei der Auswertung auf die Verwendung
von Sysrem verzichtet.

Aus Ermangelung der wahren analytischen Lichtkurve wurde die Lichtkurve von TrES-1
mit einer aus mehreren Teilen zusammengesetzten Funktion angenédhert. Dazu werden
die bei Winn et al. (2007) angegebenen Parameter, welche in Abb. 6.7 dargestellt sind,
verwendet. Sowohl Normallicht als auch Abstieg und Aufstieg werden als eine Gerade
angendhert. Um die Randverdunklung zu simulieren, wird fiir den ,Boden” eine breite
Gauss-Funktion zu Hilfe genommen. Der Nachteil dieser Methode ist, dass es sich hierbei
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Abbildung 6.7: Form der Lichtkurve vom TrES-1 aus Winn et al. (2007)

nicht um die wahre Randverdunklung handelt, da der Ubergang von der Geraden zur
Gauss-Kurve deutlich sichtbar ist.

Der Anstieg der beiden Geraden fiir Ab- und Aufstieg wird durch die Zeit, in der der Planet
vor den Stern zieht, und der Transittiefe bestimmt, und betrégt fiir TrES-1 % = 1,557

bzw. $& = —1,55™% Die resultierende Lichtkurve ist in Abb. 6.8 zu finden.
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Abbildung 6.8: Lichtkurven von TrES-1 in der Nacht vom 15. Marz 2007

Die Bestimmung des Transitzentrums geschieht auf die gleiche Weise wie in Kapitel 6.1.4
erkldrt. Die angendhrte theoretische Lichtkurve wird auf der beobachteten verschoben
und das x? bestimmt. Mit dem y2-Test war es auch bei fehlenden Aufstieg moglich, den
Mittelpunkt des Transits zu bestimmen. Nach der heliozentrischen Korrektur erhélt man
als Ergebnis:

T.(HID) = (2454174,6090 + 0,0017)d
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Tabelle 6.3: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte von TrES-1.

Beobachter Datum | Transitzentrum [HJD]| | Fehler |d]
Charbonneau 26.07.2003 2452847.43630 0.00150
29.07.2003 2452850.47090 0.00160

05.08.2003 2452856.52860 0.00150

17.08.2003 2452868.65030 0.00220

15.06.2004 2453171.65230 0.00190

18.06.2004 2453174.68640 0.00040

27.06.2004 2453183.77520 0.00050
Alonso + Charbonneau | 29.06.2004 2453186.80603 0.00017
Charbonneau 03.07.2004 2453189.83540 0.00190
06.07.2004 2453192.86940 0.00150

29.08.2004 2453247.40750 0.00040

31.10.2004 2453309.52940 0.00360

TLC-Projekt 06.09.2006 2453895.84297 0.00018
12.06.2006 2453898.87341 0.00014

15.06.2006 2453901.90372 0.00019

Gsh 15.03.2007 2454174.60900 0.00170

Der Zeitpunkt vom 31.10.2004 gehort zu einem sekundéreren Transit.

6.2.3 Ergebnisse

Fiir TrES-1 konnen 15 Transitzeitpunkte in der Literatur gefunden werden. Bei einem
handelt sich sogar um einen sekundéaren Transit. Das heifst, dass es auch zu einen Hellig-
keitsabfall kommt, wenn der Planet hinter dem Stern vorbeizieht. Da sich der Helligkeits-
unterschied in der Grofenordnung von 0,1% bewegt, ist dies nur vom Weltraum aus im
infraroten Spetralbereich zu beobachten. Das gelang Charbonneau et al. (2005) mit dem
Spitzer Space Telescope. Aukerdem sind bei Charbonneau et al. (2005) noch 11 weitere
Transits zu finden.

Die insgesamt 16 Transitzeiten sind zusammenfassend in Tabelle 6.3 dargestellt.

Auch hier sollen die Ephemeriden mit Hilfe des B-R-Diagramms iiberpriift werden. Fiir
die Berechnung des B-R wird von Formel 6.13 ausgegangen. In Tabelle 6.9 sind die be-
rechneten B-R-Werte fiir TrES-1 zu finden. Zur Verdeutlichung ist in Abb. 6.10 das B-R
iiber der Zeit dargestellt.

Auch hier ist zu erkennen, dass gerade die neueren Beobachtungen vom TLC-Projekt im
Rahmen der Fehler stark von der Nulllinie abweichen, sodass die Periode geringfiigig ver-
bessert werden muss. Anhand des positiven Trends ist ersichtlich, dass die Periode etwas
grofer als bisher angenommen zu sein scheint.

Als Transitzeit von Epoche Null wird die Beobachtung des T'LC-Projekt am 12. Juni 2006
gesetzt, da diese den kleinsten Fehler hat. Diese kann Tabelle 6.3 entnommen werden.

Ty = (2453898, 87341 + 0,00014)d

Die Periode wird wie in Kapitel 6.1.5 bestimmt. Mit dem y2Test erhilt man fiir die
Periode:

P = (3,0300737 + 0,0000006) d
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Abbildung 6.9: Berechnetes B-R bezogen auf Formel 6.13

Epoche | T¢(beobachtet) [HJD| | T¢.(berechnet) |[HJD] B-R |min|
-112.0 | 2452847.43630 £0.00150 2452847.43872 -3.48480 4 2.16000
-111.0 | 2452850.47090 £0.00160 2452850.46879 3.04560 £ 2.30400
-109.0 | 2452856.52860 +0.00150 2452856.52892 -0.45360 4+ 2.16000
-105.0 | 2452868.65030 +0.00220 2452868.64918 1.62000 + 3.16800
-5.0 2453171.65230 4 0.00190 2453171.65568 -4.86000 4 2.73600
-4.0 2453174.68640 £ 0.00040 2453174.68574 0.95040 £ 0.57600
-1.0 2453183.77520 4 0.00050 2453183.77594 -1.05840 4 0.72000
0.0 2453186.80603 £ 0.00017 2453186.80600 0.04431 £0.23963
1.0 2453189.83540 £+ 0.00190 2453189.83607 -0.95760 4+ 2.73600
2.0 2453192.86940 £ 0.00150 2453192.86613 4.70880 £ 2.16000
20.0 2453247.40750 £ 0.00040 2453247.40730 0.28800 £ 0.57600
40.5 2453309.52940 4 0.00360 2453309.52363 8.30520 £ 5.18400
234.0 2453895.84297 +£0.00018 2453895.84121 2.53440 £ 0.25920
235.0 2453898.87341 +£0.00014 2453898.87128 3.07440 £0.20160
236.0 2453901.90372 £ 0.00019 2453901.90134 3.42720 £0.27360
326.0 | 2454174.60900 & 0.00170 2454174.60719 2.60640 £ 2.44800
B-R-Diagramm von TrES-1
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Abbildung 6.10: B-R-Diagramm berechnet mit den Elementen von Alonso et al. (2004)
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Abbildung 6.11: Ein Transitplanet auf einer exzentrischen Bahn um seinen Stern

Tabelle 6.4: Neu berechnetes B-R

Epoche | T¢(beobachtet) [HID| | T¢.(berechnet) [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 4+ 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 £ 0.25920
0.0 2453898.87341 £0.00014 2453898.87341 0.00000 £ 0.20160
1.0 2453901.90372 £0.00019 2453901.90348 0.34027 £ 0.27360
91.0 2454174.60900 £0.00170 2454174.61012 -1.60805 = 2.44800

Um zu bestéitigen, dass die neu bestimmte Periode die Beobachtungsdaten besser repré-
sentiert, wird erneut das B-R berechnet (Tabelle 6.4). Abb. 6.12 zeigt das Ergebnis.

Sowohl der Transitzeitpunkt aus Grofsschwabhausen als auch die Zeiten des T'LC-Projektes
liegen im Rahmen der Fehler auf der Nulllinie. Wie auch schon bei XO-1b streuen gerade
die dlteren Beobachtungen stark um Null, aber grofstenteils im Bereich von 1-0. Bei dem
am stirksten abweichenden Wert mit den groften Fehler handelt es sich um den sekun-
déren Transit. Dieser Wert muss nicht zwangsldufig auf der Nulllinie liegen. Ist der Orbit
stark exzentrisch, wie z.B. in Abb. 6.11, findet der sekundére Transit nicht bei Phase 0,5
statt. Die Ephemeriden konnten anhand der neuen Berechnung zu Formel 6.15 bestimmt

werden.
T, = (2453898,87341 + E-3.0300737)d (6.15)

Damit konnten die von Winn et al. (2007) berechneten Elemente (Formel 6.14) bestitigt
werden.
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B-R-Diagramm von TrES-1

15 T T T T T T T

10 -

B-R [min]

HHH

-10 I I I | I I I |
-350 -300 -250 -200 -150 -100 -50 0 50 100

Epoche

Abbildung 6.12: B-R-Diagramm berechnet mit den neu bestimmten Elementen fiir TrES-1
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Kapitel 7

TrES-2

Der zweite Heiffe Jupiter, der vom Transatlantic Fxoplanet Survey entdeckt wurde, ge-
nannt TrES-2, kreist um den 230 pc entfernten, V=11,4mag hellen GOV Stern GSC
03549-02811 (O’Donovan et al. 2006).

TrES-2 wurde iiber einen ldngeren Zeitraum in Grofsschwabhausen verfolgt. Zwischen
Maérz und November konnten mehrere Transits und fast eine komplette Orbitperiode auf-
genommen und ausgewertet werden, um so nach méglichen weiteren Planeten im System
zu suchen.

7.1 Allgemeines zu TrES-2

Der Transit von TrES-2 um seinen Mutterstern wurde zuerst von Sleuth in Kalifornien
und PSST in Arizona im Sommer 2005 beobachtet. Fiinf volle Transits und drei Teil-
transits wurden in dieser Zeit von Sleuth aufgenommen, zwei volle und ein Teiltransit
von PSST, wobei diese auch von Sleuth beobachtet wurden. So konnte die Periode auf
P = (2,47063 4+ 0,00001) d bestimmt werden.

Die Tiefe von 1,4% passt zu einem jupitergrofen Objekt, was an einem sonnenédhnli-
chen Stern vorbeizieht. Um dies zu bestétigen, wurden Ende 2005 und zu Beginn von
2006 Nachbeobachtungen mit grofseren Teleskopen und spektroskopische Untersuchungen
durchgefiihrt.

Anhand der Radialgeschwindigkeitsbeobachtungen und der Mehrfarbenfotometrie konnte
die Moglichkeit einer stark streifenden Bedeckung eines anderen Sterns oder eines nicht
sichtbaren Bedeckungsverdnderlichen im Hintergrund ausgeschlossen werden.

Mit Evolutionsmodellen wurde die Masse des Sterns, der eine Temperatur von T =
5960 K und eine Schwerebeschleunigung von log g = 4,4 besitzt, auf M, = (1, 08J_r8:(1]é) M

und der Radius auf R, = (1f8:82) R geschitzt. Durch die Radialgeschwindigkeitsuntersu-
chung konnte mit der Sternmasse die Masse des Planeten auf M, = (1, 28f8:82) M;yp be-
stimmt werden. Um den Radius und die grofte Halbachse zu erhalten, wurde die Lichtkurve
angefittet. Den besten Fit erhielt man bei R, = (1, 24J_r8:82) Ryup, a = (0, 0367J_r8:88(1)§) AE
und i = (83,90 + 0,22)°. Dabei ist TrES-2 der erste Heifle Jupiter, der eine so stark
streifende Bedeckung zeigt, was man schon an der Form der Lichtkurve erkennen kann.

Die Lichtwechselelemente des 1,68 h dauernden Transits wurden bestimmt auf Formel 7.1

(O’Donovan et al. 2006).

63



64 KAPITEL 7. TRES-2

Tw=Ty+P-E (7.1)

mit;:

To = (2453957,6358 +0,0010)d
P = (2,47063 £ 0,00001) d

Ein weiteres Merkmal ist, dass TrES-2 sehr starke Transit-Zeit-Variationen zeigt, die auf
einen weiteren Planeten im System deuten konnten. Deshalb ist eine genaue Beobachtung
von TrES-2 und seiner Transitzeiten erforderlich.

7.2 Die Entdeckung des zweiten Dips

Die erste Beobachtung von TrES-2 wurde am 13. Mérz 2007 durchgefiihrt. In etwa 3,5h
von 0.17UT-3.56 UT wurden 147 Bilder mit einer mittleren fotometrischen Genauigkeit
von 0,007 mag aufgenommen. Gaia konnte 1294 Sterne detektieren, von denen ein Grofsteil
wieder aussortiert werden musste. Zur Bestimmung der differentiellen Magnitude wurde
aus den 32 besten CS der kiinstliche Vergleichsstern berechnet.

An der daraus resultierenden Lichtkurve (Abb. 7.1) ist zu erkennen, dass gerade zu Beginn
der Beobachtung einige diinne Wolken durch das Feld gezogen sein miissen.

Lichtkurve TrES-2 vom 13.3.2007
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028 -
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026 -
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024 -
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Abbildung 7.1: unbearbeitete TrES-2-Lichtkurve vom 13. Mérz 2007

Der Helligkeitseinbruch wihrend des Transits ist gut zu erkennen, obwohl die Form deut-
lich von den Wetterbedingungen beeinflusst zu sein scheint. Dariiber hinaus zeigt die
Lichtkurve ein interessantes Verhalten im eigentlich wetterunbeeinflussten Teil der Be-
obachtungen. Nachdem der Transit beendet ist, fillt die Helligkeit fiir kurze Zeit (etwa
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30min) stark ab. Die Tiefe dieses Ereignisses, welches ab hier als Dip bezeichnet wird,
betragt 0,8 %, was iiber der Hélfte der Tiefe des Transits entspricht.

Um zu iiberpriifen, ob der Dip ein reales, reproduzierbares Ereignis ist und kein Fehler,
wurde TrES-2 zum regulidren Beobachtungsprogramm hinzugefiigt. Auf diese Weise soll-
ten weitere Transitbeobachtungen durchgefiihrt werden, um so weitere Messungen fiir den
Dip zu erhalten.

Ein Indiz fiir die Existenz eines Dips ist eine von O’Donovan et al. (2006) ver6ffentlichte
Lichtkurve, denn auch hier ist deutlich ein Helligkeitsabfall zu erkennen. Die entsprechen-
de Lichtkurve ist in Abb. 7.2 zu sehen.

0.94 i | i } s

a,gz— Ill Ry H*} - | }w §

relative flux + constant
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Abbildung 7.2: Lichtkurve 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 20.58 UT-1.09 UT gewonnen. Bei der Er-
stellung der Lichtkurve konnten 34 gute, konstante CS verwendet werden. Wieder ist der
mysteriose Helligkeitseinbruch nach Ende des eigentlichen Transits zu erkennen (siehe

Abb. 7.3).

7.3 Das Verschwinden des Dips

Weitere Transitbeobachtungen brachten kein Ergebnis. Insgesamt wurden sieben verschie-
dene Transits von TrES-2 beobachtet - sechs in Grofsschwabhausen, ein weiterer von Jo-
hannes Koppenhofer im Wendelstein-Observatorium. Der Transit vom 16. September 2007
wurde sowohl in Grofischwabhausen als auch im Wendelstein-Observatorium und auch von
dem Amateur Manfred Rétz in seiner privaten Sternwarte beobachtet. Bei keinem weite-
ren Transit konnte der Dip wiedergefunden werden.

Bei Holman et al. (2007) sind drei weitere Transitzeitpunkte zu finden, die vom TLC-
Projekt aufgenommen wurden. Die Zeitpunkte liegen zwischen dem Transit von O’Donovan
et al. (2006) und denen aus Grofschwabhausen. Der Dip ist auch hier nicht vorhanden. In
diesem Fall kann man nicht sagen, ob der Dip wirklich nicht existiert oder ob die Licht-
kurve von Holman et al. (2007) so bearbeitet wurde, dass der Dip verschwunden ist.

Bei der genaueren Untersuchung der Lage des Dips wurde festgestellt, dass er sich mit
der Zeit immer weiter vom Transitzentrum entfernt (Tabelle 7.1; as...arcseconds - dt. Bo-
gensekunden). Allerdings folgt dies keiner linearen Beziehung. Da nur drei Messungen des
Dips vorliegen, kann nicht festgestellt werden, in welcher Weise sich der Dip bewegt.
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Lichtkurve TrES-2 vom 3.5.2007
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Abbildung 7.3: unbearbeitete TrES-2-Lichtkurve vom 3. Mai 2007

Tabelle 7.1: Bewegung des Dips mit der Zeit

Datum | Abstand |h| | projizierten Abstand |pas|
10.08.2006 1,07 19
13.03.2007 1,28 23
03.05.2007 1,80 32

7.4 Mogliche Erklarungen fiir den Dip

Es wurden einige Ideen entwickelt, die versuchen, die Existenz den Dips zu erkliren.
Insgesamt wurden vier Thesen aufgestellt, von denen zum jetzigen Zeitpunkt keine als
endgiiltige Losung bestitigt werden kann.

7.4.1 Ein naher veranderlicher Stern

Die am einfachsten zu iiberpriifende Moglichkeit wire eine Verdnderlichkeit eines nahen
Sterns. Auf den Bildern von TrES-2 ist durch Elongation des TrES-2-Muttersterns deutlich
ein weiteres Objekt zu erkennen. Dieses kann durch die grofke Pixelskala der CTK nicht
vom TrES-2-Mutterstern getrennt werden. Bei der Fotometrie befindet sich ein sehr kleiner
Teil dieses Sterns mit in der Apertur. Das Licht dieses Objekts wird zusétzlich gemessen.
Ist der Stern verdnderlich, wire ein Dip durchaus moglich. Aufgrund der Eigenbewegung
vom TrES-2-Mutterstern kénnte der kleine Teil des zweiten Sterns nun ganz knapp nicht
mehr mit in der Apertur fallen. Der Dip wére so nicht mehr beobachtbar.

Die These lisst sich iiberpriifen, indem man mit einer Kamera mit besserer Pixelskala das
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Feld beobachtet und den schwachen Stern neben dem TrES-2-Mutterstern fotometrisch
untersucht. Bis jetzt wurde eine solche Untersuchung nicht durchgefiihrt.

7.4.2 Weiterer Planet im System

Eine weitere Idee ist das Vorhandensein eines moglichen zweiten Planeten im System. Es
konnte sich dabei um einen groferen Planeten weiter auflen handeln.

TrES-2 zeigt eine streifende Bedeckung seines Muttersterns. Ist die Inklination des du-
fseren Planeten nur minimal unterschiedlich von der die Bahn von TrES-2, kénnte der
zweite Planet den Stern noch mehr streifen und eine kiirzere Bedeckungsdauer zeigen (als
Beispiel: die Merkurbahn ist um 7° gegen die Erdbahn geneigt). Diese Situation ist in
Abb. 7.4 skizziert. Je weiter aufen der Planet dabei ist, desto geringer muss der Inklina-
tionsunterschied sein, damit eine solche Bedeckung beobachtbar ist.

Abbildung 7.4: TrES-2 mit einem zweite Planeten weiter aufen, dessen Inklination mini-
mal unterschiedlich zur Inklination der Bahn von TrES-2 ist.

Da sich der Dip jedesmal, wenn er zu sehen ist, fast an der gleichen Stelle befindet, miis-
sen sich beide Planeten in einer Resonanz! befinden. Da der dufere Planet viel linger fiir
einen Umlauf braucht als TrES-2, wire das eine Erklarung fiir das Nichtvorhandensein
des Dips nach jeden Transit. Deshalb wurde genauer untersucht, zu welcher Zeit der Dip
zu sehen war. Die Beobachtungen des Dips gehoren nach Formel 7.1 zu den Transits der
Epochen 0, 87 und 108. Leider wurde keine Resonanz gefunden, die zu den drei Zeiten
passt.

Eine dhnliche Situation entsteht bei einem schnelleren inneren Planeten, der auch eine
stark streifende Bedeckung zeigt. Befinden sich die Planeten in Resonanz, muss in der
Zeit, in der TrES-2 einmal seinen Stern umkreist, der innere Planet mehrere Umlaufe
absolviert haben.

Florian Freistetter hat berechnet, bei welcher Resonanz ein innerer Planet eine Langzeit-
stabilitdt (gerechnet fiir 12000 Jahre) zeigt. Das Ergebnis ist in Abb. 7.5 zu sehen. Die
Entfernung zum Stern fiir die stabilen Resonanzen ist in die Abbildung mit eingezeichnet.

'"Das Verhiltnis der Umlaufzeiten zweier Planeten wird durch niedrige natiirliche Zahlen beschrieben
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Als Beispiel, dass solche engen Orbits existieren, gab er HD41004b mit a=0,017 AE und
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Abbildung 7.5: Langzeitstabilitit fiir mogliche innere Planeten im TrES-2-System

Gl 876 mit gleich zwei Planeten bei etwa a — 0,021 AE. Die wahrscheinlichsten Resonan-
zen sind demnach 1:2, 1:3 und 2:5.

Um zu iiberpriifen, ob eine solche Resonanz in den Daten zu finden ist, wurde versucht,
bei der Hélfte, ein Drittel oder zwei Drittel der Phase zu beobachten. Leider wurde auch
hier keine weiteren Dips gefunden, sodass diese Resonanzen als Ausloser fiir den Dip aus-
geschlossen werden konnen.

Um wirklich keine Dips zu iibersehen, wurde entschieden, eine komplette Orbitperiode
abzudecken. Leider ist das nicht ganz gelungen. Insgesamt wurde TrES-2 in 31 Néchten
beobachtet und 3423 Aufnahmen gewonnen, von denen einige wegen schlechten Wetters
zur Auswertung nicht verwendet werden konnten. Abb. 7.6 zeigt das resultierende Phasen-
diagramm, bei dem 2685 einzelne Beobachtungen in eine Phase gerechnet wurden. Auch
in den restlichen abgedeckten Phasenteilen sind keine weiteren Dips vorhanden.

Zum jetzigen Zeitpunkt kann die Theorie, dass der Dip durch einen zweiten Planeten im
System hervorgerufen wurde, nicht bestétigt werden.

7.4.3 Hintergrundstern-Theorie

Bei einem dritten Erklarungsversuch fiir den Dip wird von einem Hintergrundriesen mit
einem sehr geringen projizierten Abstand zu dem TrES-2-Mutterstern ausgegangen. Die
Sterne konnen optisch nicht getrennt werden. Die Bahn von TrES-2 verlduft nun iiber
diesen Hintergrundstern, sodass der Planet den Stern iiberstreift nachdem der eigentliche
Transit beendet ist. Ein Bild dieser Situation ist in Abb. 7.7 zu finden.

Allerdings hat der TrES-2-Mutterstern eine Eigenbewegung von 2,9 % in Rektaszension

und —3,4 %% in Deklination (Hgg et al. 2000). Der Stern hat sich in der Zeit von Epoche
0 zu 108 insgesamt um 3,27 mas weiterbewegt. Wiirde die Hintergrundstern-Hypothese
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Phasendiagramm TrES-2
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Abbildung 7.6: Phasendiagramm von TrES-2: mehr als 2600 einzelne Beobachtungen wur-
den in eine Phase gerechnet

Abbildung 7.7: Enstehung des Dips durch Uberstreifen eines Hintergrundsterns

stimmen, wire der Dip schon nach kurzer Zeit verschwunden gewesen. Deshalb wurde
auch diese Theorie verworfen.

7.4.4 Begleiter-Theorie

Eine der im Moment wahrscheinlichste Erklarung fiir den Dip ist in Abb. 7.8 dargestellt.
Ahnlich wie oben wird davon ausgegangen, dass TrES-2 auf seiner Bahn einen anderen
Stern iiberstreicht. Nur handelt es sich jetzt nicht mehr um einen Hintergrundstern, son-
dern um einen weiten Begleiter vom TrES-2-Mutterstern.

Die geringe Bewegung des Dips von 13 pas in 266 d 1asst sich mit leicht sichtbarer Orbitbe-
wegung des Begleiters erklaren. Auch das Nichtvorhandensein des Dips in den Lichtkurven
zwischen O’Donovan et al. (2006) und Grofschwabhausen ist erklérbar. Der Begleiter be-
einflusst die Bahn des Planeten, sodass diese leicht prizessiert. So kommt es, dass TrES-2
den Stern mal bedeckt und mal nicht.

Da der Dip ab Mai in keiner Lichtkurve mehr zu finden war, kénnte das bedeuten, dass
sich der Begleiter nun so weit auf seinem Orbit bewegt hat, dass TrES-2 den zweiten Stern
nicht mehr bedecken kann.
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Abbildung 7.8: Enstehung des Dips durch iiberstreifen eines Begleiters vom TrES-2-
Mutterstern

7.5 Der Dip nach Anwendung von Sysrem

Lichtkurve TrES-2 vom 12.03.2007 nach Sysrem
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Abbildung 7.9: Lichtkurve von TrES-2 am 13. Mérz 2007 nach Anwendung von Sysrem

Zur Bestimmung der genauen Transitzeitpunkte wurde versucht, alle Lichtkurven mit
Sysrem zu bearbeiten. Allerdings war es bei einigen, wie auch bei TrES-1, nicht moglich,
da zu viele Punkte innerhalb des Transits aufgenommen wurden. Bei einigen weiteren
Transits war Sysrem nicht notig, da die Lichtkurven so gut waren, dass die Anwendung
keine Verbesserung mehr brachte.

Angenédhert wurden alle Lichtkurven mit einer analytischen Lichtkurve. Abb. 7.9 und Abb.
7.10 zeigen die gleichen Lichtkurven wie Abb. 7.1 und Abb. 7.3, aber nach Bearbeitung
mit Sysrem und mit dem besten Fit der analytischen Lichtkurve.

Bei der bearbeiteten Lichtkurve vom 13. Méarz 2007 ist der Dip verschwunden, dagegen
wurde er am 3. Mai 2007 verstarkt. Ist der Dip am 13. Méarz 2007 wirklich nur ein syste-
matischer Effekt, aber bei den beiden anderen Lichtkurven real, kommt These 2 mit einem
duleren Planeten in Resonanz wieder in Betracht. Mit allen weiteren Lichtkurven im Ein-
klang sind z.B. die Resonanzen 4:1 und 9:1, wobei bei beiden Resonanzen der Abstand
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Lichtkurve TrES-2 vom 03.05.2007 nach Sysrem
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Abbildung 7.10: Lichtkurve von TrES-2 am 3. Mai 2007 nach Anwendung von Sysrem

zum Stern sehr gering ist. Laut Abb. 7.5 wére die Resonanz 4:1 am wahrscheinlichsten
denkbar.

7.6 Transitzeitvariationen

Mit dem y2-Test konnten die Zeitpunkte der Transits genau bestimmt werden (siehe Ta-
belle 7.2). Alle Lichtkurven der Transits mit dem besten Fit der analytischen Lichtkurve
sind im Anhang zu finden. Das Transitzentrum vom 16. September 2007 ist ein gewich-
teter Mittelwert aus allen drei unabhéngigen Beobachtungen. Die Lichtkurve an diesem
Tag (Abb. 7.11) gehort zu den besten aus Grofschwabhausen, da sowohl der Transit als
auch das Normallicht (ohne Dip) vorhanden ist.
Auch bei TrES-2 soll anhand des B-R-Diagrammes iiberpriift werden, ob die von O’Donovan
et al. (2006) veroffentlichten Elemente die Beobachtungsdaten aus Grofschwabhausen re-
priasentieren. Das Ergebnis ist in Tabelle 7.12 und Abb. 7.13 dargestellt.
Wieder liegen die Werte nicht auf der Nulllinie. Da man in das B-R-Diagramm eine Ge-
rade mit negativen Anstieg legen konnte, ist die wahre Periode kleiner als Formel 7.1.
Zur Berechnung der neuen Periode wird wieder von einem Transitzeitpunkt mit kleinen
Fehler ausgegangen. Durch linearen y2-Fit bei festgehaltener Anfangsepoche erhilt man
Formel 7.2.

Thw=Ty+P-FE (7.2)

mit:

To = (2453989, 75286 4+ 0,00029) d
P = (2,470615 £ 0,00002) d
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Tabelle 7.2: Zusammenfassung aller bekannter Transitzeitpunkte von TrES-2

Beobachter Datum | Transitzentrum [HJD| | Fehler |d]
O’Donovan | 10.08.2006 2453957,63580 0,00100
TLC-Projekt | 11.09.2006 2453989,75286 0,00029
16.09.2006 2453994,69393 0,00031

02.11.2006 2454041,63579 0,00030

Gsh 13.03.2007 2454172,57793 0,00170
03.05.2007 2454224,46077 0,00290

17.07.2007 2454298,57589 0,00240

26.07.2007 2454308,46621 0,00210

16.09.2007 2454360,34750 0,00106

21.09.2007 2454365,27832 0,00180

14.10.2007 2454387,52294 0,00190

Berechnet man erneut das B-R (Tabelle 7.14) und schaut sich das Diagramm in Abb. 7.15
an, fallt auf, dass immer noch sehr viele Werte von der Nulllinie abweichen. Allerdings tre-
ten diese Abweichungen gerade bei den Transits so stark auf, wo auf die Anwendung von
Sysrem verzichtet wurde. Abb 7.16 zeigt das B-R-Diagramm ohne vorherige Bearbeitung
mit Sysrem. Die beiden Transits von Epoche 74 und 95 liegen nach der Bearbeitung der
Lichtkurve im Rahmen der Fehler auf der Nulllinie. Als Gegenbeispiel hat sich der Tran-
sitzeitpunkt von Epoche 161 kaum verdndert. Fiir die restlichen Transits brachte Sysrem,
wie oben schon erwdhnt, keine Verbesserung. Das bedeutet nicht, dass keine systemati-
schen Effekte vorhanden sind, sondern vielmehr, dass der Algorithmus in Féllen, wo kein
Normallicht zu beiden Seiten des Transits beobachtet wurde, nicht richtig funktioniert.
Diesen Einfluss von Sysrem auf die Daten kann im Moment nicht bestéitigt werden und
muss weiter iiberwacht werden.

Die starken Abweichungen von der Nulllinie deuten auf Transitzeitvariationen hin. Es sieht
so aus, als wiirden gerade die neueren Beobachtungen immer stirker in beide Richtungen
von Null abweichen. Bei dem Transit am 21. September 2007 betragt die Abweichung sogar
4,5 0. Solche Transitzeitvariationen konnten auf einen zweiten Planeten im System hin-
weisen. Allerdings konnte in den Daten keine Regelmifigkeit der Abweichungen gefunden
werden, sodass nicht festgestellt werden konnte, dass sich in den Transitzeitvariationen
eine Orbitperiode eines moglichen zweiten Planeten widerspiegelt. Obwohl die Werte mit
insgesamt iiber 5-0 von der Nulllinie abweichen, sind immer noch zu wenig Daten aus
Grofsschwabhausen vorhanden, um genauere Aussagen zu treffen. Handelt es sich bei dem
Transit vom 21. September 2007 um einen Ausreifser, liegen 70% der Messungen auf der
Nulllinie. Es sollte also weiter verfolgt werden, ob diese Transitzeitvariationen periodisch
auftreten, um so einen zweiten Planeten im System zu bestétigen.
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Abbildung 7.11: Lichtkurve von TrES-2 am 16. September 2007 angenihert mit der ana-
lytischen Lichtkurve

Abbildung 7.12: Berechnetes B-R, bezogen auf Formel 7.1

Epoche | T¢(beobachtet) [HJD| | T¢.(berechnet) |[HJD] B-R |min|

0 2453957,63580 £ 0,00100 2453957,63580 0,00000 £ 1,44000
13 2453989,75286 £ 0,00029 2453989,75399 -1,62720 +£0,41760
15 2453994,69393 £ 0,00031 2453994,69525 -1,90080 £ 0,44640
34 2454041,63579 £ 0,00030 2454041,63722 -2,05920 £+ 0,43200
87 2454172,57793 £0,00170 2454172,58061 -3,85632 1+ 2,44800
108 2454224,46077 £ 0,00290 2454224,46384 -4,42800 +4,17600
138 2454298,57589 £ 0,00240 2454298,58274 -9,86400 £ 3,45600
142 2454308,46621 £ 0,00210 2454308,46526 1,36224 £ 3,02400
163 2454360,34750 £ 0,00106 2454360,34849 -1,42601 +1,52801
165 2454365,27832 £ 0,00180 2454365,28975 -16,46208 £ 2,59200

174

2454387,52294 £ 0,00190

2454387,52542

-3,57120 & 2,73600
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B-R-Diagramm von TrES-2 (O’'Donovan)
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Abbildung 7.13: B-R-Diagramm, berechnet fiir die Elemente von O’Donovan et al. (2006)

Abbildung 7.14: Berechnetes B-R, bezogen auf Formel 7.2

Epoche | T.(beobachtet) [HJD| | T.(berechnet) |HJD| B-R |min|

-13 2453957,63580 £ 0,00100 2453957,63487 1,34640 £ 1,44000

0 2453989,75286 £ 0,00029 2453989,75286 0,00000 £ 0,41760

2 2453994,69393 £ 0,00031 2453994,69409 -0,23040 £ 0,44640
21 2454041,63579 £ 0,00030 2454041,63578 0,02160 £ 0,43200
74 2454172,57793 £0,00170 2454172,57837 -0,63072 £ 2,44800
95 2454224,46077 £ 0,00290 2454224,46129 -0,74880 £+ 4,17600
125 2454298,57589 £ 0,00240 2454298,57974 -9,53680 =+ 3,45600
129 2454308,46621 £ 0,00210 2454308,46220 9,77584 £ 3,02400
150 2454360,34750 £0,00106 2454360,34511 3,44119 +£1,52801
152 2454365,27832 £ 0,00180 2454365,28634 -11,55168 £ 2,59200

161

2454387,52294 £ 0,00190

2454387,52188

1,53360 = 2,73600
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B-R-Diagramm von TrES-2 {neu berechnet)
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Abbildung 7.15: B-R-Diagramm fiir die neu berechneten Elemente

B-R-Diagramm von TrES-2 (ohne Sysrem)
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Abbildung 7.16: B-R-Diagramm der Daten ohne vorherige Bearbeitung mit Sysrem
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Kapitel 8

2MASS 19090585+4911585

Beim Anschauen der von plot_stars erstellten Datei mit den Lichtkurven aller Sterne
(sieche Kapitel 5.3) des CTK-Feldes um TrES-2 wurde ein Objekt mit sehr interessantem
Helligkeitsverlauf bemerkt. Bei der Identifizierung dieses Objektes wurde festgestellt, dass
es sich um einen schwachen Stern am Rande des Feldes handelt. Relativ nah an diesem
Verdnderlichen Stern sieht man ein noch schwécheres Objekt (siche Abb. 8.1). Bei der

Abbildung 8.1: Position des Bedeckungsverdnderlichen im TrES-2-Feld

Analyse von TrES-2 ist die Apertur fiinf Pixel grofs. Alle Sterne im Feld werden mit der
gleichen Apertur gemessen, also auch der Verdnderliche. Das heifst, dass beide schwachen
Sterne von dem inneren Ring umschlossen werden, sodass das Licht beider gemessen wird.
Deshalb wurden alle Bilder von TrES-2, in denen der Verdnderliche zu finden ist, nochmal
mit einer angepassten Apertur und mit anderen Vergleichssternen, die etwa die gleiche
Helligkeit wie der Verdnderliche haben, ausgewertet. Es wurde eine Apertur von zwei
Pixeln gewihlt. Die Werte fiir die Grofse des mittlere und des duferen Rings wurden
beibehalten. Die Liicke ist mit 13 Pixel Breite sehr grof. Das hat den Vorteil, dass sowohl
der noch schwichere Nachbarstern und auch ein etwas weiter entfernter hellerer Stern
nicht mitgemessen werden. In Abb. 8.2 ist eine Lichtkurve einer Nacht im September

7
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2007 nach erneuter Auswertung zu sehen.

Lichkurve Stern 811 vom 23.09.2007
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Abbildung 8.2: Lichtkurve von 2MASS 19090585+4911585 vom 23. September 2007

In den 31 Néchten, in denen TrES-2 beobachtet wurde, war der Verdnderliche 27 Mal
mit im Feld. Nach der nochmaligen Auswertung mit der kleineren Apertur konnten 27
Lichtkurven gewonnen werden. Da jede dieser Lichtkurve eine Verdnderung zeigt, kann
man annehmen, dass es sich um eine periodische Variation handelt. Das Vorhandensein
von Minima weist auf einen Bedeckungslichtwechsel hin. Alle Lichtkurven, die ein Minima
zeigen, sind im Anhang zu finden.

Um etwas iiber den Stern zu erfahren, wurden Nachforschungen angestellt und Kataloge
durchsucht. Im General Catalog for Variable Stars (GCVS) ist kein Eintrag iiber diesen
Stern vorhanden, was bedeutet, dass er noch nicht als Verdnderlicher bekannt ist. Es
wurde nur ein Katalog gefunden, der einige Informationen enthélt. In Tabelle 8.1 sind die
wichtigsten Daten aus Cutri (2003)2MASS All-Sky Catalog of Point Sources dargestellt.
Allerdings enthélt ein anderen Katalog (Zacharias et al. 2004, NOMAD-Katalog), der aus
einer Zusammenstellung mehrerer Kataloge besteht, neben den 2MASS-Magnituden auch
noch B und V Magnituden aus einen bisher noch nicht verdffentlichten Datensatz von
USNO. Da diese Magnitude deshalb nicht bestitigt sind, werden sie in der Tabelle rot
dargestellt.

Obwohl die mittlere fotometrische Genauigkeit des [ ~ 14 mag hellen Sterns etwa 0,05 mag
betrigt, ist die Verdnderlichkeit aufgrund der grofsen Amplitude deutlich zu erkennen.
Da es sich bei dem Bedeckungsverinderlichen um ein 2MASS-Objekt handelt, wird der
Stern im Folgenden 2MASS 19090585+4911585 genannt.

In diesem Kapitel werden die Grundlagen des Bedeckungslichtwechsels erklart und die
Ergebnisse der Beobachtung als Hilfe zur Charakterisierung des Systems beschrieben.
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Tabelle 8.1: Zusammenfassung der wichtigsten Informationen des Bedeckungsverénderli-
chen

Parameter Wert
Rektaszension (2000) 19 09 05.86
Deklination (2000) +49 11 58.5
2MASS - Name 19090585+4911585

Jmag 13.805 mag
Fehler Jmag 0.032 mag
Hmag 13.355 mag
Fehler Hmag 0.038 mag
Kmag 13.262 mag
Fehler Kmag 0.040 mag
Bmag 14.900 mag

Vmag 14.630 mag

Informationen aus Cutri (2003)2MASS All-Sky Catalog of Point Sources sowie die unbe-
stiatigten Daten von USNO

8.1 Bedeckungsveranderliche

Bedeckungsverianderliche sind Doppelsterne, deren Lichtwechsel auf Grund unserer Blick-
richtung zu ihnen hervorgerufen wird. Sie werden als optische Verdnderliche bezeichnet.
Zwei Sterne umlaufen einen gemeinsamen Masseschwerpunkt und bedecken sich dabei ge-
genseitig. Etwa ein Viertel bis die Hélfte der Sterne unserer Milchstrake sind Doppelsterne
(Hoffmeister 1984). Die Komponenten dieser Doppelsterne sind meist dicht benachbart.
Bei Systemen, bei denen die Komponenten weiter auseinander stehen, ist die Wahrschein-
lichkeit der optischen Bedeckung gering. Es gibt nur selten einen reinen Bedeckungslicht-
wechsel. Durch gegenseitige Beeinflussung wird eine physikalische Verédnderlichkeit hervor-
gerufen. Die Komponenten beeinflussen sich stark durch Gravitation, elektromagnetische
Strahlung und Magnetfelder. Es kommt zu Deformationen, Bildung gemeinsamer Staub-
und Gashiillen, ungewohnlich starker Aktivitat der Photosphéren und Chromosphéren bis
zu gewaltigen Materieauswiirfen. Diese Vorgéinge bewirken Helligkeitsausbriiche, periodi-
sche oder unperiodische Verformungen und Periodenénderungen in der Lichtkurve.
Bedeckungsverianderliche sind meist spektroskopische Doppelsterne, d.h. man kann im
gemeinsamen Spektrum das Vorhandensein der Komponenten und den durch die Umlauf-
bewegung hervorgerufenen Doppler-Effekt in den Spektrallinien erkennen.

Die Lichtkurve eines Bedeckungsverdnderlichen entsteht wie in Kapitel 3.1 beschrieben.
Zieht ein Planet an seinem Stern vorbei, ist das auch eine Bedeckung. Deshalb gehoren
Transitplaneten als Untergruppe zu den Bedeckungsverdnderlichen. Sie unterscheiden sich
nur in der Gréfke der Komponente und somit in der Form der Lichtkurve.

Nicht bei jedem Doppelsternsystem ist eine Bedeckung zu beobachten. Nur wenn die Ge-
sichtsebene vom Betrachter nicht zu stark gegen die Bahnebene geneigt ist, kénnen wir
eine Bedeckung wahrnehmen.

Der Winkel zwischen der Gesichtslinie und der Bahnebene muss umso kleiner sein, je wei-
ter die Komponenten voneinander entfernt sind. Bei gleichem Winkel ist also das engere
System begiinstigt. Deshalb sind Systeme, deren Komponenten weiter entfernt sind, sel-
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ten.

Grofsen Einfluss haben auch die Grofe und die Helligkeit der Komponenten. Sind beide
Komponenten gleich hell, verursachen beide Bedeckungen eine Verminderung des Gesamt-
lichtes. In diesem Fall sind alle Minima gleich tief. Ist eine Komponente dunkler, ist deren
Bedeckung durch die Hellere kaum merklich im Gesamtlicht. Sind beide Komponenten
gleich grofs, aber unterschiedlich hell, entsteht eine Lichtkurve mit unterschiedlich tiefen
Minima. Bedeckt die dunklere Komponente die Hellere, entsteht ein tiefes Hauptminimum;
bedeckt jedoch die Hellere die Dunklere, entsteht ein nicht so tiefes Nebenminimum. Ste-
hen beide Sterne fiir unsere Sichtlinie nebeneinander, dann erreicht uns die maximale
Lichtmenge, das Normallicht (siehe Abb. 8.3 aus Rétz 1988).
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Abbildung 8.3: Die Entstehung einer Lichtkurve bei Bedeckungsverdnderlichen

8.1.1 Physikalische Grundlagen

Ist der Abstand der beiden Doppelsternkomponenten sehr klein, treten zwischen ihnen
infolge der gegenseitigen Gravitationswechselwirkung starke Gezeitenkrafte auf, was zum
Materieaustausch fiihren kann. Die Ursache fiir einen solchen Materieaustausch liegt letz-
lich in der Verdnderung der Sternradien im Laufe der Entwicklung, vor allem auf dem
Weg zum Roten Riesen.

Das Gravitationspotential, was ein Punkt, der von der einen Komponente mit der Masse
M; den Abstand r; und von der anderen Komponente mit der Masse M, den Abstand ry
hat, wird mit Formel 8.1 beschrieben. Aufgrund der Rotation (mit der Winkelgeschwin-
digkeit w) der beiden Sterne existieren starke Zentrifugalkrifte. Dadurch entsteht ein
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zusitzlichen Potential (Formel 8.2).

M, M.
¢ = —G <—1 + —2) (8.1)
B )
1
Oz = —§z2w2 (8.2)
Formel 8.3 beschreibt das Gesamtpotential.
¢ = ¢c+ ¢z
M, M. 1
_ ¢ (_1 N _2) L (8.3)
™ T2 2

Die Flichen mit ¢ = const. werden Aquipotentialflichen genannt. Auf diesen Flichen kann
ein Probekorper ohne Arbeitsaufwand bewegt werden. Daher folgt die Oberfliche eines
Himmelskdrpers einer Aquipotentialfliche. In Abb. 8.4 (A. Unsold 2002) sind die Aqui-
potentialflichen fiir ein Doppelsternsystem dargestellt.

Abbildung 8.4: Darstellung der Aquipotentialflichen eines Doppelsternsystems

Die erste gemeinsame Aquipotentialfliche, die in Form einer Sanduhr beide Komponenten
umgibt, ist die so genannte Roche-Fliche. Die Rochesche Grenzkurve schneidet sich im
Lagrangepunkt L;. Weiter auken umhiillen alle Flachen beide Komponenten.

Wichst eine Komponente, wihrend sie sich von der Hauptreihe weg entwickelt, {iber ihre
Roche-Grenze hinaus, flielst Materie durch den Lagrangepunkt L, auf die zweite Kompo-
nente iiber. Dabei gibt es zunéchst eine Phase, bei der in relativ kurzer Zeit viel Materie
auf die kleinere Komponente iiberfliett, bis die Massen der beiden Komponenten gleich
sind. Danach schliefst sich eine Phase mit langsamerem Materiestrom an. Auf diese Wei-

se kann ein System entstehen, bei dem eine weiter entwickelte Komponente die kleinere
Masse hat (A. Unsold 2002).

8.1.2 Typen der Bedeckungsveranderlichen

Bedeckungsverinderliche Sterne werden in verschiedene Typen eingeteilt: Algol-Sterne,
(-Lyrae-Sterne und W-Ursae-Majoris-Sterne. In der Tabelle 8.2 aus Hoffmeister (1984)
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Tabelle 8.2: Klassifizierungsmerkmale fiir die verschiedenen Typen Bedeckungsverinder-

licher Sterne

Algol-Sterne | g-Lyrae-Sterne | W Ursae-Majoris-Sterne
Periode |d| >0,4 >0,4 0,2..10
Spektraltyp | 06 ... M1 B8 ... G3 FO ... K4

sind zwei Klassifizierungsmerkmale fiir die jeweiligen Typen zu sehen. In diesem Kapitel

wird auf die drei Typen nédher eingegangen.

Algol-Sterne

Bei Algol-Sternen liegen beide Komponenten innerhalb der Roche-Grenze. Sie fiillen diese
nicht aus (getrenntes System, Abb. 8.5) oder nur eine Komponente reicht bis an die Grenze
(halbgetrenntes System). Die Komponenten sind kugelférmig oder nur leicht deformiert.
Zwischen den Minima findet kaum eine Anderung der Helligkeit statt. Man beobachtet
das so genannte Normallicht. Der bekannteste Vertreter ist 3 Per (Algol), nach dem diese
Klasse von Sternen benannt wurde. Eine typische Lichtkurve eines Algol-Sterns ist in

(<

Getrenntes System

Abb. 8.6 zu sehen.

Abbildung 8.5: Darstellung der Roche-Grenze eines Algol-Sterns. Beide Komponenten

sind innerhalb der Grenze.
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Abbildung 8.6: Typische Lichtkurve eines Algol-Sterns. Diese Lichtkurve von DV Cep aus
Rétz (2001)(Seminarfacharbeit, veroffentlicht im BAV-Rundbrief) ist eine Phasenfaltung

von 11 Néachten.



8.2. PERIODENBESTIMMUNG 83

[-Lyrae-Sterne

Bei (-Lyrae-Sternen fiillt eine Komponente die Roche-Grenze (halbgetrenntes System,
Abb. 8.7) oder ist sogar grofer als diese (Kontaktsystem). Durch die Gravitationskréfte
der beiden Komponenten kommt es zu einer ellipsoidischen Verformung. Es kann ein Ma-
terieaustausch stattfinden, bei dem Gas von der groferen Komponente auf die kleinere
stromt.

(-Lyrae-Sterne sind Sterne mit einer fliefenden Lichtkurve ohne Stillstinde. Eine solche
ist in Abb. 8.8 zu sehen. Die beiden Komponenten haben unterschiedliche Helligkeiten.
Es gibt immer ein Nebenminimum, welches sich durch die Bedeckung der dunklen Kom-
ponenten durch die Hellere begriindet.

Halbgetrenntes System

Abbildung 8.7: Darstellung der Roche-Grenze bei einem 3-Lyrae-Stern. Eine Komponente
fiillt die Grenze aus, die andere ist innerhalb.
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Abbildung 8.8: Eine typische Lichtkurve eines (-Lyrae-Sterns

W-Ursae-Majoris-Sterne

Fiillen beide Komponenten die Roche-Grenze aus, so wird von einem Kontaktsystem bzw.
W-Ursae-Majoris-System (W-UMa-Sterne) gesprochen (Abb. 8.9). Die beiden Komponen-
ten sind etwa gleichgrofs und gleichhell. Es ist ein so enges Doppelsternsystem, dass sich
die Roche-Flichen beider Sterne bereits im Hauptreihenstadium (oder kurz danach) be-
riithren. Es findet ein Materieaustausch statt. Bei einem Umlauf von 360° durchlduft das
System zwei Minima. In der Lichtkurve gibt es keine Stillstinde. Haupt- und Nebenmini-
ma sind etwa gleich tief. Eine typische Lichtkurve eines W-UMa-Sterns ist in Abb. 8.10
dargestellt. W-UMa-Sterne haben kleinere Perioden als einen Tag und kleine Amplituden.

8.2 Periodenbestimmung

Ein wichtiger Schritt zur Charakterisierung eines Doppelsternsystems ist die Bestimmung
der Lichtwechselperiode, die der Zeit entspricht, in der sich beide Komponenten einmal
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Abbildung 8.9: Darstellung der Roche-Grenze bei einem W-UMa-Stern. Beide Kompo-
nenten fiillen die Grenze aus. Es kommt zur ellipsoidische Verformung der W-UMa-
Sternkomponenten und zum Materiestrom
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Abbildung 8.10: Eine typische Lichtkurve eines W-UMa-Sterns

um ihren gemeinsamen Schwerpunkt gedreht haben.

Um diese Periode moglichst genau zu bestimmen, wurden drei verschiedene Methoden
verwendet. Zum einen wurde die Periode anhand der Form der Lichtkurve und der Be-
stimmung der Minimazeiten ermittelt, zum zweiten mit Hilfe der Fouriertransformation
und zum dritten durch die Methode der kiirzesten Stringlinge.

In diesem Kapitel werden diese Methoden erklart und die Ergebnisse der Periodensuche
dargestellt.

8.2.1 Bestimmung der Minimazeiten

Die einfachste Methode, die Lichtwechselperiode eines Verdnderlichen Sterns zu bestim-
men, ist das Bestimmen der genauen Minimazeiten. Trigt man diese iiber der Beobach-
tungsepoche auf und macht eine lineare Regression, erhilt man genaue Lichtwechselele-
mente. Dafiir sind allerdings einige Annahmen notwendig. Die Berechnung beruht auf
Formel 8.4.

Um die unbekannte Periode zu bestimmen, muss sowohl die Epoche und die Minimum-
zeit von Epoche (0 bekannt sein. Fiir die Minimumzeit von Epoche 0 wird die Zeit des
ersten beobachteten Minimums angenommen. Zur Bestimmung der Epoche braucht man
allerdings eine vorldufige Periode. Bei 2MASS 19090585+4911585 ist das relativ einfach.
Man erkennt schon an der Lichtkurve einer Nacht (Abb. 8.2), dass es sich um einen sehr
kurzperiodischen Stern handelt, denn es sind zwei Minima zu sehen. Der Abstand der
beiden Minima, der sich anhand der Lichtkurve einfach bestimmen lasst, ist anndhrend
die halbe Lichtwechselperiode.
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Tabelle 8.3: Ergebnisse der Bestimmung der Minimazeiten

Datum Phase | Beobachtung [JD| | Beobachtung [HJD| | Fehler Beobachtung |d|
03/13/2007 | 1,0 | 2454172,643942 24541726426 0,0005
03/27/2007 | 0,5 2454187,496193 2454187,4952 0,0007
05/03/2007 | 0,5 2454224,407289 2454224,4075 0,0005
07/25/2007 | 0,5 2454307,456210 2454307,4582 0,0004
08/01/2007 | 0,5 2454314,376816 2454314,3788 0,0004
08/05/2007 | 0,5 2454318,412995 2454318,4149 0,0004
08/06/2007 | 1,0 2454319,424049 2454319,4260 0,0003
08/22/2007 | 0,5 2454335,429204 2454335,4310 0,0003
08/23/2007 | 1,0 2454336,437691 2454336,4395 0,0003
08/24/2007 | 0,5 2454336,581905 2454336,5837 0,0003
08/24/2007 | 0,5 2454337,446736 2454337,4485 0,0003
08/29/2007 | 1,0 2454342,493626 2454342,4953 0,0005
09/16/2007 | 1,0 2454359,507969 2454359,5093 0,0003
09/19/2007 | 0,5 2454363,401396 2454363,4026 0,0003
09/23/2007 | 1,0 2454367,293481 2454367,2946 0,0004
09/23/2007 | 0,5 2454367,438450 2454367,4396 0,0005
10/13/2007 | 1,0 2454387,480441 2454387,4810 0,0004
10/14/2007 | 1,0 2454388,346122 2454388,3466 0,0004
10/31/2007 | 0,5 2454405,219332 2454405,2193 0,0005
10/31/2007 | 1,0 2454405,360731 2454405,3607 0,0005

Tabelle 8.4: Erhaltene Werte fiir die Beobachtungsepoche

Beobachtung [HJD| | Epoche
2454172,6426 0,0
2454187,4952 51,5
2454224.,4075 179,5
2454307,4582 467,5
2454314,3788 491,5
2454318,4149 205,
2454319,4260 509,0
2454335,4310 564,5
2454336,4395 568,0
94543365837 568,5
2454337,4485 571,5
2454342,4953 589,0
2454359,5093 648,0
2454363,4026 661,5
2454367,2946 675,0
9454367,4396 675,5
2454387,4810 745,0
2454388,3466 748,8
2454405,2193 806,5
2454405,3607 807,0
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Abbildung 8.11: Anfitten der Formel 8.4 an die bestimmten Minimazeiten

Durch Abschétzung konnte man erkennem, dass die Periode im Bereich von P' = 0,29d
liegt. Bei genaueren Untersuchungen ergab sich ein vorlaufige Periode von P* = 0, 2885 d.
2MASS 19090585-+4911585 wurde in 27 Nichten in der Zeit vom 12.3.2007 bis zum
31.10.2007 beobachtet. Es konnten 20 Minima ausgewertet werden.

An Abb. 8.2 ist gut zu erkennen, dass beide Minima unterschiedlich tief sind, was darauf
hindeutet, dass eine Komponente des Doppelsternsystems heller ist als die andere. Das
tiefere Minimum wird als Hauptminimum bezeichnet, das nicht ganz so tiefe als Neben-
minimum. Von den 20 beobachteten Minima konnten 9 als Hauptminimum und 11 als
Nebenminimum identifiziert werden.

Um die genaue Zeit der Minima zu bestimmen, wurden diese mit einer Gauf-Funktion an-
gefittet. Fiir die Fehlerabschitzung dieser Zeiten wurde der im Kapitel 6.1.4 beschriebene
x2-Test durchgefiihrt. Weiterhin war zu beachten, dass auch hier bei allen Beobachtungen
die heliozentrische Korrektur durchgefiihrt werden musste. In Tabelle 8.3 sind die Ergeb-
nisse der Minimabestimmung dargestellt. ,Phase” soll hier nur zeigen, ob es sich um ein
Hauptminimum (1,0) oder ein Nebenminimum (0,5) handelt. Setzt man nun die erhalte-
nen Minimazeiten und die vorldufige Periode in Formel 8.4 ein, so erhédlt man Werte fiir
die Epoche. Diese sind natiirlich durch die ungenaue Periode nicht exakt. Da man aber
weils, ob es sich um ein Haupt- oder Nebenminimum handelt, kann man diese Werte auf ,0
oder ,5 runden. Die Werte, die man fiir die Epoche erhilt, konnen Tabelle 8.4 entnommen
werden. Mit diesen Werten kann man nun eine Grafik erstellen, bei der die Epoche auf
der x-Achse und die Minimazeiten auf der y-Achse aufgetragen sind wie in Abb. 8.11 zu
sehen. Geplottet wurde dieses Diagramm mit Fehlerbalken. Allerdings sind diese zu klein,
um sie auf dem Ausdruck zu erkennen (siehe Tabelle 8.3). Durch lineare Regression erhélt
man letztlich den Werte fiir die Periode.

Mit der Methode der Bestimmung der Minimazeiten ergibt sich ein Wert fiir die Licht-
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wechselperiode von
Py = (0,2883737 4+ 0,000080) d

Zu beachten ist bei dieser Methode, dass sie sich fiir sehr kurzperiodische Sterne nicht
eignet, da eine geringe Anderung der vorliufigen Periode die Nummer der Epoche, gerade
bei hoheren Epochen, drastisch dndert. Es sollte also versucht werden, die vorlaufige
Periode so genau wie moglich zu bestimmen.

8.2.2 Methode der diskreten Fouriertransformation
Fourieranalyse

Die Fourieranalyse beschreibt das Zerlegen einer beliebigen - physikalisch sinnvollen -
Funktion f(¢) in Sinus- und Kosinusfunktionen. Man kann eine solche Funktion in einer
so genannten Fourierreihe entwickeln (Formel 8.5).

f(t) =ao+ i(an cosnt + by, sinnt) (8.5)

n=1

mit:

a5 = %/f(t)dt
a, = %/f(t)cosntdt

1
b, = %/f(t)sinntdt

Misst man ein Signal in Abhéngigkeit von der Zeit, kann man es per Fouriertransformation
mit Formel 8.6 in ein Frequenzspektrum umrechnen.

1 [ —iwt
=7 l f(t)e (8.6)

Hat man z.B. eine Sinusfunktion mit nur einer Frequenz, erhilt man im Frequenzspek-
trum nur einen einzigen Peak; hat man jedoch eine Schwebung, dann erhilt man zwei
Peaks. Das ist in Abb. 8.12 dargestellt.

Auch bei der Beobachtung von Verdnderlichen Sternen wird die Methode der Fourierana-
lyse verwendet. Die Lichtkurve ist eine Funktion von der Zeit. Macht man von ihr eine
Fouriertransformation, erhdlt man das Frequenzspektrum, welches im Idealfall nur aus
einer einzigen Frequenz besteht. Auf diese Weise erhélt man relativ einfach die gesuchte
Lichtwechselperiode.

Allerdings gibt es auch hier Fehlerquellen. Die zeitabhéngige Funktion wird in einem fest-
gelegten Zeitintervall T zu N dquidistanten Zeitpunkten mit der Abtastfrequenz fr = %
abgefragt. Die Abtastfrequenz f; muss so gewihlt werden, dass sie das Sampling-Theorem
(Abtasttheorem) (Formel 8.7) erfiillt.

.fT Z 2fmess (87)
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Abbildung 8.12: Beispiele fiir Fouriertransformationen

SV)

o

Y,

Bei Verletzung dieser Bedingung werden falsche Frequenzspektren berechnet, was die Su-
che nach der wahren Lichtwechselperiode sehr erschwert.

Ein grofses Problem bei der Bestimmung der Lichtwechselperiode per Frequenzanalyse
ist, dass aufer der wahren Frequenz mit f = P~! auch falsche Frequenzen im Spektrum
vorhanden sein konnen. Die Perioden, die mit den falschen Frequenzen berechnet werden
nennt man Aliasperioden. Diese resultieren aus dem Umstand, dass man nicht kontinu-
ierlich beobachten kann, sondern nur nachts und bei klarem Himmel. Alle dieser Perioden
stehen im Zusammenhang mit der wahren Periode. Die Lichtkurven mit falschen Perioden
haben die gleiche Form wie die richtige Lichtkurve, aber nicht alle sind in der gleichen
Phase.

Ergebnisse der Periodensuche per Frequenzanalyse

Zur Periodensuche mit Frequenzanalyse wurde das im Internet frei verfiighare Programm
Period04 Version 1.0 verwendet. Es basiert auf den im vorigen Kapitel beschriebenen
Grundlagen. Eine genaue Beschreibung findet man bei P. Lenz (2005).

Nachdem 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-
prasentieren. Abb. 8.13 zeigt das Spektrum fiir die Daten von 2MASS 19090585+4911585.
Ganz deutlich ist ein Peak zu erkennen. Umgeben ist dieser Peak wie erwartet von einer
grofen Anzahl Aliasfrequenzen, die allerdings die Intensitdt der Hauptfrequenz nicht er-
reichen.

Ein weiterer deutlich sichtbarer Effekt ist die vom Programm automatisch durchgefiihrte
Multiplikation der Beobachtungsdaten mit einer Fensterfuntion. Wére die Messung, und
somit das Signal, unendlich lang, wiirde man einen Peak erhalten. Da das in der Praxis
nicht moglich ist, muss man an den Enden der Beobachtungen das Signal und alle Ablei-
tungen auf Null bringen. Das erreicht man durch die oben schon erwihnte Fensterfunktion.
Zwar erhilt man durch die Multiplikation mit der Fensterfunktion im Frequenzbereich ei-
ne Faltung des Spektrums der Messdaten mit dem Spektrum der Fensterfunktion, aber die
Storungen (Verbreiterungen), die durch den Abbruch der Messungen entstehen, werden
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2MASS 19090585+4911585 (1=6.93543113 1/d)
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Abbildung 8.13: Frequenzspektrum von 2MASS 19090585+44911585

vermieden. Abb. 8.14 erkliart diesen Sachverhalt. Die Multiplikation mit der Fensterfunkti-
on ist in Abb. 8.13 an den vielen Nebenmaxima mit abnehmender Amplitude zu erkennen.
Der héchste Peak befindet sich bei einer Frequenz von f* = 6.93543113 é. Rechnet man
das in eine Periode um, erhdlt man einen Wert von P* = 0, 144205856 d.

Da die Fourieranalyse auf Sinus - und Kosinusfunktionen basiert, muss man beachten,
dass die Lichtkurve eines Bedeckungsverinderlichen einem doppelten Sinus entspricht,
da in einer Periode zwei Minima durchlaufen werden. Das bedeutet, dass die erhaltene
Periode nur der halben Lichtwechselperiode von 2MASS 19090585+4911585 entspricht
P* = 1 Prousier

Die Fehler wurden wie auch schon bei der Bestimmung der Minimazeiten der Transits
und von 2MASS 19090585+4911585 mit dem y2-Test abgeschiitzt. Period0/ fittet die er-
rechnete Frequenz an die Beobachtungsdaten und gibt dazu das x? aus. Andert man die
Frequenz und fittet man an die erhaltenen y2-Werte eine Gauf-Verteilung, kann man die
1-o-Unsicherheit bestimmen.

Mit der Methode der diskreten Fouriertransformation ergibt sich eine Lichtwechselperiode
fiir 2MASS 19090585+4-4911585 von:

Prouwrier = (0,288374 4+ 0,000010) d

8.2.3 Die Methode der kiirzesten Stringlange
Grundlagen

Lange gab es keine systematische Methode, die unzweifelhaft die richtige Periode fiir zufil-
lig verteilte Beobachtungen wiedergab. Die sicherste Methode hierbei war das stédndige Be-
obachten, was sich aber nur sehr schwer realisieren liefs. Gerade bei Fouriertransformations-
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Abbildung 8.14: Multiplikation des Beobachtungssignals mit einer Fensterfunktion

Techniken konnen sich viele falsche Perioden ergeben, wenn zu wenig Messpunkte existie-
ren und so das Sampling-Theorem verletzt wiirde.

Andere Methoden, die dies zu verhindern versuchen, kénnen unter der Uberschrift Me-
thode der kleinsten Quadrate zusammengefasst werden. Sie basieren auf dem Prinzip der
Minimierung der Summe der kleinsten Quadrate vom Abstand in Ordinate zweier (oder
dem Mittelwert mehrerer) benachbarter Datenpunkte, nachdem sie mit einer Testperiode
in ein Phasendiagramm gerechnet 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 niitzlich
bei der Suche nach Nebenfrequenzen mit geringeren Amplituden bei Verdnderlichen Ster-
nen.

Allerdings arbeitet man bei diesen Methoden nicht mit der ,wahren” Stringldnge (SL), da
nur der Abstand der Datenpunkte in y-Richtung beriicksichtigt wird. Deshalb entwickelte
Burke et al. (1970) eine Methode, um die wirkliche Linge einer Kurve zu bestimmen.
Das Prinzip ist einfach: alle Beobachtungen werden mit einer Testperiode in eine einzige
Phase reduziert. Die Testperioden sollten nicht grofer als der Beobachtungszeitraum und
nicht kleiner als zweimal der Abstand zwischen zwei Messpunkten sein. Die benachbarten
Punkte (¢;, m;) werden dann mit einer Linie verbunden, deren Linge bestimmt wird. Die
Summe der Lénge der Liniensegmente ist die Linge der kompletten Kurve (Formel 8.8).
Die Periode, bei der L ein Minimum hat, ist die beste Periode fiir die Daten.

—_

n—

L= [(mi —mi_1)® + (pi — %—1)2]% + [(m1 —ma)? + (01 — @n)’]

[N

(8.8)

%

n ... Anzahl der Beobachtungen

Bei Formel 8.8 muss beachtet werden, dass x- und y-Achse unterschiedlichen Einheiten
haben. Dieses Problem kann man beheben, indem man die Beobachtungen angemessen
skalliert.

Das Hauptproblem dieser Methode ist, dass Beobachtungen in Praxis nie zufillig verteilt
sind, sodass auch hier die in Kapitel 8.2.2 beschriebenen Aliasperioden die Periodensuche
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erschweren.

Die SL-Methode hat viele Vorteile fiir die Periodensuche, weil sie auch bei einer klei-
nen Anzahl zufillig verteilter Beobachtungen gute Ergebnisse bringt. Die Resultate sind
unabhéngig von der Art des Lichtwechsels, d.h. diese Methode ist vielseitig einsetzbar.

Ergebnisse der Stringlength-Methode

Zur Berechnung der Periode mit der kiirzesten SL in den Beobachtungsdaten von 2MASS
19090585+4-4911585 wird das von Christopher Broeg geschriebes Programm Stringlength,
was auf den im vorigen Kapitel beschriebenen Grundlagen basiert, verwendet (genaue
Beschreibung des Algorithmus bei Broeg 2002).

Es ist dabei von Vorteil, wenn man vorher berechnt, welchen Wert man ungeféihr fiir die
SL einer vorhandenen Periode erwarten kann. Zur Vereinfachung wird bei der Berechnung
des Erwartungswertes der SL von einer Sinusfunktion ausgegangen. Die SL einer Sinus-
kurve unabhéngig von Amplitude und Periode wurde von Dworetsky (1983) zu L — 1,4637
bestimmt. Dies gilt aber nur fiir Daten, die nicht mit Fehlern behaftet sind. In der Rea-
litdt hat jeder Messwert einen Fehler, wodurch die Stringlinge L gréfer wird. Dworetsky
(1983) gibt die Formeln 8.9 und 8.10 zur Berechnung des Erwartungswertes an.

L' = L+6L (8.9)
2 10
5L ~ 0,34 (5 - 5—) (Nobs - —) (8.10)
2 €
L' ... Stringlinge der Kurve durch die Messwerte
L ... Stringlidnge einer Sinusfunktion
oL ... zufillige Fehler
Ngps ... Anzahl der Beobachtungen
€ ... mittlerer Messfehler

Insgesamt wurden 2MASS 19090585+4911585 in 27 Néachten in der Zeit vom 12.3.2007
bis zum 31.10.2007 beobachtet. Es ergab sich eine Anzahl der Messwerte von N,s = 2853.
Der mittlere Messfehler all dieser Werte liegt bei € = 0, 0455 mag.

Setzt man diese Werte in die Formeln 8.9 und 8.10 ein, so erhilt man als Erwartungswert
fiir die SL einer vorhandenen Periode L/ = 44, 37.

Abb. 8.15 zeigt die Ausgabe des SL Algorithmus. Der errechnete Erwartungswert ist
als gestrichelte Linie mit eingezeichnet. Wie man sieht, liegt dieser zwar im erwarteten
Bereich, aber unter der wirklich erhaltenen SL. Das ldsst sich damit erkldren, dass das
Programm nicht mit einer Sinuskurve arbeitet, sondern einfach die Linge des Linienseg-
mentes zwischen den benachbarten Punkten berechnet, die Berechnungen aber auf eine
sinusformige Lichtkurve basieren.

In Abb. 8.15 sind sehr deutlich einige Peaks zu sehen. Einige davon haben eine dhnlich
kurze SL. Diese Perioden sind die Kandidaten fiir die wahre Periode.

Die kiirzeste SL von 65,80964 erhilt man bei der Periode Psr, = 0,288377 d. Die beiden
anderen Peaks mit einer auch fast so kurzen SL liegen bei P; = 0,144189d, was der
halben Periode Pgj, entspricht, und bei Pj = 0,432566d, was genau dreimal die halbe
Periode Pj ist. Trdgt man das Periodogramm in einem groferem Periodenbereich auf,
erscheinen immer weitere Perioden, die alle einem Vielfachen von P} ertsprechen.
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Abbildung 8.15: Berechnete Stringlinge iiber Testperiode fiir die Daten von 2MASS
19090585+4911585. Die erwartete Stringldnge L' ist mit einer gestrichelten Linie dar-
gestellt

Nur allein aus dem Periodogramm ldsst sich nicht genau bestimmen, welche Periode nun
die wahre ist. Hat man die Lichtkurve im Hinterkopf, kann man den Wert mit der kiir-
zesten SL als besten Kandidaten ansehen.

Die Fehlerabschatzung fiir diesen Wert geschieht iiber das Anfitten des Peaks im Periodo-
gramm durch eine Gauf-Funktion. Die Halbwertsbreite dieser Funktion ist ein Indikator
fiir die 1-Sigma Unsicherheit des gefundenen Wertes.

Der wahrscheinlichste Wert fiir die wahre Periode durch den SL-Algorithmus ergibt sich
7u:

Ps1, = (0,288377 £+ 0,000058) d

8.2.4 FErgebnisse

Die Lichtwechselperiode des Bedeckungsverdnderlichen Sterns 2MASS 19090585-+4911585
wurde mit drei verschiedenen Methoden bestimmt. Alle drei brachten gute Ergebnisse mit
geringen Fehlern. In Tabelle 8.5 sind nochmal zusammenfassend die Ergebnisse dargestellt.

Bildet man einen gewichteten Mittelwert, dann erhilt man als bestes Ergebnis:

P = (0,288374 + 0,000010)d

Mit der nun bekannten Periode, kann der Wert fiir die Minimumzeit zu Epoche 0 (7p)
verbessert werden. Dazu wird ein weiteres Mal die Minimazeit iiber der Epoche aufgetra-
gen und eine lineare Regression mit festgehaltener Periode durchgefiihrt. Mit dem y2-Test
ergibt sich als bester Wert fiir die Anfangsepoche:
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Tabelle 8.5: Zusammenfassung der Ergebnisse der Bestimmung der Lichtwechselperiode
mit den drei verschiedenen Methoden

Methode Ergebnis fiir Periode
Minimabestimmung Py = (0,2883737 £ 0,000080) d
Fouriertransformation | Proyrier = (0, 288374 £ 0,000010) d
Stringlength Psp, = (0, 288377 + 0,000058) d

To = (2454172,643129 £+ 0,000507) d

Fiir die endgiiltigen Lichtwechselelemente ergibt sich damit nach Formel 8.4 folgende
Formel.
Tainn = (2454172643129 + E - 0,288374)d (8.11)

Mit dieser Lichtwechselperiode wurden nun alle Beobachtungsnéchte in eine Phase geplot-
tet. Das daraus resultierende Phasendiagramm ist in Abb. 8.16 zu sehen. Allerdings sind
hier nicht alle Messdaten dargestellt. Datenpunkte, die durch schlechtes Wetter wie zum
Beispiel Wolken und Nebel sehr grofle Fehler haben, wurden bei dieser Auswertung nicht
beriicksichtigt. Insgesamt wurden deshalb 2818 einzelne Beobachtungen in eine Phase ge-
rechnet.

Phasendiagramm 2MASS 19090585+4911585
1.6 T T T \ \ T T T

relative Helligkeit [mag]

08 -

06

04 I I I | | I I I | |
-0.2 -0.1 0 0.1 0.2 03 0.4 0.5 06 07 0.8 0.9

Phase

Abbildung  8.16:  Phasendiagramm  des  Bedeckungsverdnderlichen = 2MASS
19090585+4911585
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Tabelle 8.6: Bestimmte Farbe und Spektraltyp fiir 2MASS 19090585+4911585

Farbe | Wert | Spektraltyp
B-V | 0,270 A9V

V-7 |0,825 F5 V
V-H | 1,275 F7V
V-K | 1,368 F9 V

Die Lichtkurve weist keine Stillstinde auf. Das deutet darauf hin, dass es sich bei diesem
System um ein Kontaktsystem handelt. Weiterhin verfiigt sie iiber zwei verschieden tiefe
Minima. Die Amplitude des Hauptminimums konnte zu Iy;,; = 0,68 mag bestimmt wer-
den, die der Nebenminimums zu Iy, = 0,55 mag. Daran ist zu erkennen, dass beide
Komponenten des Doppelsternsystems eine unterschiedliche Helligkeit besitzen. Allein an
der Form der Lichtkurve kann man also nicht erkennen, ob es sich um ein (-Lyrae- oder
um einen W-UMa-Stern handelt.

Anhand der in Tabelle 8.1 kénnen einige Abschitzungen gemacht werden. Bei der An-
nahme, dass beide Komponenten des Doppelsternsystem Hauptreihensterne sind, kann
man anhand der Farbe den Spektraltyp bestimmen. Natiirlich sind die Werte fiir die Ma-
gnituden sehr ungenau, wodurch sich auch die Farbe nicht genau bestimmen ldsst. Die
erhaltenen Farben und die daraus resultierenden Spektraltypen, die mit Hilfe der Tabelle
in Kenyon and Hartmann (1995), bestimmt wurden, sind in Tabelle 8.6 zusammengefasst.
Da nicht bekannt ist, wann diese Messungen durchgefiihrt wurden, also man nicht weifs, ob
sich der Bedeckungsverdnderliche gerade im Minimum oder im Maximum der Helligkeit
befand, wird fiir die weiteren nur groben Abschitzungen der mittleren Spektraltyp F5 V
benutzt. Dies entspricht nach Kenyon and Hartmann (1995) einer Effektivtemperatur von
Ty = 6440 K.

Man kann aber sagen, dass es sich aufgrund dieser Abschitzungen mit hoher Wahrschein-
lichkeit um einen Stern mit Spektraltyp F handelt. Mit Tabelle 8.2 kann das System nun
eindeutig als W-UMa-Stern identifiziert werden.

Einen weiteren Wert, den man mit groben Abschitzungen anhand der Katalogwerte
iiberschlagen kann, ist die Grofenordnung der Entfernung via Entfernungsmodul (For-
mel 8.12). Dazu wird die interstellare Extinktion vernachlissigt.

my — My =5-log (L> —5 (8.12)
[be]

Aus Tabelle 8.1 kann man den Wert my = 14,630 mag ablesen. nimmt man Spektraltyp
F5 an, erhélt man aus Tabelle 19 (von Schmidt-Kaler) Kapitel 4.1 aus K. Schaifers (1982,
Landolt-Bornstein) My = 3,5 mag. Setzt man diese Werte in Formel 8.12 ein, so findet
man eine Grofenordnung fiir den Abstand von r = 1 kpc. Hier sei nochmal erwihnt, dass
es sich bei all den Berechnung mit Hilfe der Katalogwerte der Magnituden nur um grobe
Abschitzungen handelt, die auf vielen Annahmen beruht. Um genauere Ergebnisse zu
erhalten, soll der Stern weiter in Grofkschwabhausen beobachtet und in einer fotometri-
schen Nacht anhand von Standardsternen die scheinbaren Magnituden in verschiedenen
Farben bestimmt werden (siche Kapitel 9).

Zur Uberpriifung der erhaltenen Lichtwechselelemente (Formel 8.11) wurde das B-R be-
rechnet (Tabelle 8.7) und graphisch dargestellt (Abb. 8.17). Eine Abweichung von der
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Tabelle 8.7: Zusammenfassung der beobachteten und nach Formel 8.11 berechneten Mi-
nimazeiten sowie dem B-R fiir 2MASS 19090585+4911585

Epoche | Tyin(beobachtet) [HID| | Tyn(berechnet) [HID| | B-R |min|

0.0 2454172.642600 £=0.000500 2454172,643129 -0,661 £0.720
51.5 | 2454187.495200 £ 0.000700 2454187,494390 1,166 £1.008
179.5 | 2454224.407500 £ 0.000500 2454224,406262 1,783 £0.720
467.5 | 2454307.458200 £ 0.000400 2454307,457974 0,325+ 0.576
491.5 | 2454314.378800 £ 0.000400 2454314,378950 -0,216 £0.576
005.5 | 2454318.414900 £ 0.000400 2454318,416186 -1,852£0.576
509.0 | 2454319.426000 £ 0.000300 2454319,425495 0,7274£0.432
064.5 | 2454335.431000 £ 0.000300 2454335,430252 1,077 £0.432
568.0 | 2454336.439500 £ 0.000300 2454336,439561 -0,088 £0.432
068.5 | 2454336.583700 £ 0.000300 2454336,583748 -0,069 £ 0.432
o71.5 | 2454337.448500 £ 0.000300 2454337,448870 -0,533 £0.432
589.0 | 2454342.495300 £ 0.000500 2454342,495415 -0,166 £=0.720
648.0 | 2454359.509300 £ 0.000300 2454359,509481 -0,261 +£0.432
661.5 | 2454363.402600 £ 0.000300 2454363,402530 0,101 £0.432
675.0 | 2454367.294600 £ 0.000400 2454367,295579 -1,410 £ 0.576
675.5 | 2454367.439600 £ 0.000500 2454367,439766 -0,239£0.720
745.0 | 2454387.481000 £ 0.000400 2454387,481759 -1,093 £0.576
748.0 | 2454388.346600 £ 0.000400 2454388,346881 -0,405 £ 0.576
806.5 | 2454405.219300 £ 0.000500 2454405,216760 3,668 £0.720
807.0 | 2454405.360700 £ 0.000500 2454405,360947 -0,356 £0.720

Null-Linie konnte auf eine nicht exakte Periode, auf Periodendnderungen iiber der Zeit
aufgrund von Masseverlust, -austausch oder Akkretion oder auf das Vorhandensein von
Planetenkandidaten (zum Beispiel Silvotti et al. 2007) hindeuten und so wichtige Infor-
mationen zur Charakterisierung des Systems liefern.
Bei 2MASS 19090585-+4911585 weichen 65 % der beobachteten Minimazeitpunkte im Rah-
men der Fehler kaum von der Nulllinie ab und 25 % liegen innerhalb von 1-o von Null
entfernt. Nur zwei Werte weichen sehr stark (iiber 3-0) ab. Man kann sagen, dass die Be-
deckungen meistens zu dem vorrausgesagten Zeiten stattgefunden haben. Das bedeutet,

dass Formel 8.11 die Beobachtungen zum jetzigen Zeitpunkt am besten reprasentiert.



96 KAPITEL 8. 2MASS 19090585+4911585
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Abbildung 8.17: B-R-Diagramm fiir 2MASS 19090585+4911585. Die Null-Linie ist gestri-
chelt dargestellt



Kapitel 9

Ausblick

So eine Arbeit wird eigentlich nie fertig,
man muss sie fir fertig erkldren,
wenn man nach Zeit und Umstdinden
das Mogliche getan hat.

Johann Wolfgang von Goethe, 1787

Ganz in diesem Sinne mussten auch in dieser Diplomarbeit einige Beobachtungstatsachen
unerklirt bleiben. Vor allem fehlte es aufgrund des meist schlechten Wetters an weiter-
fiihrenden Nachbeobachtungen fiir die Bestédtigung der Beobachtungsergebnisse und die
daraus gewonnenen Hypothesen.

Eine Fehlerquelle bei der Fotometrie stellen die systematischen Fehler des CCD dar. Um
die fotometrischen Fehler der Beobachtungsdaten weder zu unter- noch zu iiberschitzen,
soll durch Messungen in Grokschwabhausen das RN und der Gain genau bestimmt werden.

Mit den schon existierenden Daten konnen weitere Untersuchungen durchgefiihrt wer-
den. Das Feld um TrES-2 wurde von Mirz bis Oktober 2007 in 31 Néchten beobachtet.
Mit Hilfe der gemeinsamen Fotometrie aller Daten soll nach Verdnderlichen mit Perioden
von Tagen bis Monaten gesucht werden. Dazu muss erneut das Programm chpot modifi-
ziert werden.

Bei den zwei Zeitserien, die im Wendelstein-Observatorium aufgenommen wurden, soll
nachgepriift werden, ob die in Kapitel 7.4.1 aufgestellte These des engen verdnderlichen
Sterns bei TrES-2 bestétigt werden kann. Das ist moglich, da durch die bessere Pixelskala
der 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 iiberpriift werden, ob man das Transitzentrum
mit der berechneten theoretischen Lichkurve genauer bestimmen kann.

Ein wichtiger Schritt zur Vereinfachung der Datenauswertung ist die Verbesserung der
Software.

Die Auswahl der besten Sterne fiir den optimierten kiinstlichen Vergleichsstern geht im
Moment miihsam per Hand von statten. Eine Automatisierung dieses Schrittes wiirde die
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Effizienz der Auswertung erhéhen.

Desweiteren soll auch chphot so gedndert werden, dass die Fotometrie eines Datensatzes
nach Start des Programms ohne weitere menschliche Mitwirkung ablduft.

Fiir die Bestimmung der Lichtwechselelemente soll der y2-Test, welcher im Moment per
Hand mit nur einem Freiheitsgrad angewendet wird, auf mehrere Freiheitsgrade erweitert
werden. Dafiir ist die Entwicklung eines entsprechenden Programms von Noten.

Da fiir die Fotometriedaten der CTK die Anwendung von Sysrem noch einige Schwierig-
keiten birgt, wire es von Vorteil, auch dieses Programm auf die Bediirfnisse der Transit-
beobachtung in Groftschwabhausen anzupassen.

Da die Fragen der Existenz und Herkunft des Dips sowie die Transitzeitvariationen noch
nicht beantwortet sind, sollen bei weiteren Nachbeobachtungen viele Transits aufgenom-
men werden.

Das sich 2MASS 19090585+44911585 im gleichen Feld befindet, kann auch hier weiterfiih-
rend geforscht werden. Dazu gehort die Bestimmung der Helligkeit beider Komponenten
durch absolute Fotometrie, sowie die Ermittelung des Spektraltyps. Aus diesen Infor-
mationen konnen Kenntnisse iiber die Orbitparameter gewonnen werden. Aus weiteren
Minimabeobachtungen werden eventuelle Zeitvariationen analysiert.

Zur Identifizierung von solchen Zeitvariationen sollen auch andere Sterne mit bekannten
Transitplaneten beobachtet werden.

Im Sommer 2008 wird vorraussichtlich das 90 cm Teleskop in grofschwabhausen wieder in
Betrieb genommen. Dafiir wird eine CCD-Kamera mit 2048 x 2048 Pixel und einer bes-
seren Pixelskala angeschafft. Damit kann ein eigenes Transitsuchprogramm fiir die Suche
nach Planeten um Sterne in jungen Sternhaufen gestartet werden.

Neben mdoglichen Exoplaneten kénnen auch eine Vielzahl von neuen verénderlichen Ster-
nen gefunden werden, die man mit dem Spektrographen FIASCO charakterisieren kann.
Mit Hilfe von Teleskopen an anderen Standpunkten und anderen Léndern sollen grofse Er-
folge bei der Suche nach jungen Exoplaneten erzielt werden, um viel iiber die Entstehung
solcher Objekte zu erfahren.
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Zusammenfassung

Gegenstand dieser Arbeit waren Beobachtungen von Sternen mit bekannten Transitpla-
neten in der Beobachtungsstation Grofsschwabhausen mit dem Ziel, die fotometrische
Genauigkeit der vorhandenen CCD-Kamera IMG 1024S zu testen. Desweiteren diente die
Arbeit der Erprobung und Entwicklung von Verfahren zur effizienten Datenreduktion und
-analyse bei einer grofen Anzahl von Sternen.

Dafiir war zuerst die Charakterisierung des verwendeten CCD-Detektors TK 1024 an-
hand eigener Messungen von Noten.

Diese Analyse ergab, dass der in die CTK eingesetzte CCD-Chip bis zur oberen Grenze
des A/D-Wandlers auf 3% linear reagiert. Der Dunkelstrom sowie das Bias bleiben rela-
tiv konstant, sodass wihrend der Beobachtung keine zuséatzlichen Kalibrationsbilder nétig
sind und nur zu Beginn und/oder zum Ende einer Zeitserie gewonnen werden miissen.

Bei der Beobachtung in der Universitidtssternwarte Grofsschwabhausen mit dem 25,4 cm
Cassegrain-Teleskop und der optischen CCD-Kamera CTK konnten alle nachbeobachte-
ten Transits detektiert werden. Die mittlere fotometrische Genauigkeit dieser beobach-
teten Sterne mit bekannten Transitplaneten betrdgt 0,007 mag, die Genauigkeit bei der
Bestimmung des Transitzeitpunktes etwa 0,0017d. Damit konnen Transitzeitvariationen
von 150 s registriert werden.

XO-1 war der erste Stern mit bekanntem Transitplanet, welcher in Grofschwabhau-
sen fotometrisch untersucht wurde. In der Nacht vom 11./12. Mérz 2007 wurden 161
Bilder von XO-1 aufgenommen. Der genaue Transitzeitpunkt konnte zu T.(HJD) =
(2454171,531461 £ 0,0016) d bestimmt werden. Durch die Berechnung des B-R mit den
Elementen von Wilson et al. (2006) wurde festgestellt, dass die Orbitperiode kleiner ist
als zuvor angenommen. Die Bestimmung neuer Ephemeriden ergab:

T, = (2453887,74679 + E - 3.941497) d.

Anhand eines Helligkeits-Genauigkeits-Diagramms, welches mit Hilfe aller im CCD-Feld
um XO-1 vorhandenen Sterne erstellt wurde, konnte eine Detektionsschwelle fiir Transit-
beobachtungen in Grofsschwabhausen abgeschitzt werden. Bei 60s Belichtungszeit kann
mit der CTK ein 2,5% tiefer Transit bei Sternen bis myt = 12, 8 mag detektiert werden.

Eine sehr wichtige Erkenntnis fiir die Datenreduktion wurde bei der Auswertung des
XO-Datensatzes gewonnen. Bei Verwendung einer Bad-Pizel-Mask zur Korrektur von de-
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fekten Pixeln traten gravierende Fehler auf, die aus der grofen Pixelskala der CTK von
2 Bogensekunden pro Pixel resultieren. Deshalb wurde bei der Datenreduktion komplett
auf die Bad-Pizel-Mask verzichtet.

Am 15. Mérz 2007 wurden 88 Bilder eines Transits von TrES-1 aufgenommen. Trotz
des fehlenden Aufstiegs konnte mit Hilfe eines simulierten Transitverlaufs das Transitzen-
trum zu T, (HJD) = (2454174,6090 £ 0,0017)d bestimmt werden.

Durch das Eintragen des Transitzeitpunktes in ein B-R-Diagramm konnten die von Winn
et al. (2007) berechneten Ephemeriden bestétigt werden.

Der Mutterstern des Transitplaneten TrES-2 wurde iiber einen lingeren Zeitraum fotome-
trisch untersucht. Zwischen Mérz und November konnten sieben verschiedene Transits und
fast eine komplette Orbitperiode aufgenommen und ausgewertet werden. Insgesamt wur-
den in 31 Néchten der Beobachtung 3423 Aufnahmen vom TrES-2-Mutterstern gewonnen.
Bei den ersten beiden dieser aufgenommenen Transits wurde ein mysterioser Helligkeitsein-
bruch nach Ende des eigentlichen Transits des Planeten vor seinem Stern beobachtet. Bei
keinem weiteren in Grofschwabhausen beobachteten Transit konnte dieser Dip erneut ge-
funden werden. Es wurde versucht, die Existenz des geheimnisvollen Dips zu erkliren.
Vier verschiedene Thesen wurden aufgestellt: ein naher verédnderlicher Stern, welcher mit
in die Apertur fillt, ein weiterer Planet im System, ein Transit vor einem Hintergrunds-
tern oder ein Transit vor einem weiten Begleiter des TrES-2-Muttersterns. Keine dieser
Thesen konnte bis zum jetzigen Zeitpunkt als endgiiltige Losung bestéatigt werden.
Anhand des mit den Elementen von O’Donovan et al. (2006) berechneten B-R wurde
ersichtlich, dass eine neue Berechnung der Ephemeriden notwendig war. Diese ergab:
T = (2453989,7528 + E-2,470615) d.

Trotz der neuen Ephemeridenbestimmung weichen gerade die neueren Werte stark in bei-
de Richtungen von der Nulllinie ab, was auf Transitzeitvariationen hindeutet. Auch diese
kénnen zum jetzigen Zeitpunkt nicht bestéitigt werden.

Bei der Auswertung der Transitdaten wurde versucht, systematische Effekte aus den Licht-
kurven herauszurechnen. Dazu wurde der Algorithmus Sysrem verwendet. Dabei wurde
festgestellt, dass die Anwendung von Sysrem fiir die Daten aus Grofsschwabhausen schwie-
rig ist. Sind zu viele Datenpunkte im Transit, also zu wenig oder gar kein Normallicht
zu beiden Seiten des Transits vorhanden, wird der Transit selbst als Effekt erkannt und
entfernt. Fiir eine optimale Wirkung muss der Algorithmus auf die Bediirfnisse der Tran-
sitbeobachtung in Grofsschwabhausen angepasst werden.

Am Rand des 37,7 x 37,7 Feldes um den TrES-2-Mutterstern wurde ein bisher un-
bekannter bedeckungsverinderlicher Stern mit zwei leicht unterschiedlich tiefen Minima
(Ininr = 0,68 mag und Iy = 0,55 mag) entdeckt. Dieser wurde anhand der Lichtkur-
ve und des abgeschitzten Spektraltyps F5 als W-UMa-Stern klassifiziert, welcher sich in
einem Abstand in der Grofenordnung von 1kpc befindet.

Mit Hilfe von drei verschiedenen Methoden zur Bestimmung der Periode, ergab sich fiir
die Lichtwechselelemente, welche die Beobachtungen am besten reprisentieren:

Tainr = (2454172,643129 + E - 0,288374)d.

Fiir die Zukunft wire es wiinschenswert, viele weitere Daten der schon beobachteten Ob-
jekte aufzunehmen, um die aufgestellten Theorien zu iiberpriifen. Weiterhin sollen auch
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die iibrigen Sterne mit bekannten Transitplaneten auf zusitzliche Planeten untersucht
werden.

Bei einem zukiinftigen Transitsuchprogramm des Astrophysikalischen Instituts Jena sol-
len Regionen in jungen, offenen Sternhaufen beobachtet werden, um junge Planeten zu
detektieren und so Erkenntnisse iiber die Planetenentstehung zu gewinnen.
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Anhang A

Zusatzliche Informationen

A1 Quelltext zu plot stars g

; NAME:

; PLOT_STARS_GROSS

; PURPOSE:

; CALLING

; INPUTS:
; Nstars:
; xtitle:
; ytitle:
; JDsub:

Read data created by Christopher Broeg’s code to produce

an artificial

comparison star and plot the results.

SEQUENCE: plot_stars_g, file, Nstars
[xtitle=xtitle, ytitle=ytitle, JDsub=JDsub]

file: Name of
Number of stars
xtitle of plots
ytitle of plots
time span to be

; REVISION HISTORY:
; Written by T. Schmidt May 2007, Jena
; (With help of A. Seifahrt)

the file to be read in (in apostrophes!)
in file (sum of target and all comparison stars)

subtracted in days

PRO plot_stars_g,file,Nstars,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,JDsub=JDsub

;Nstars=6

Spalten=(Nstars-1)*2+4

aiuread_ascii,file,daten,NCOL=Spalten
aiuread_ascii,’nr_to_name’,nrtoname,NCOL=2

103
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daten(2,*)=-(daten(2,*)+(1-median(daten(2,%*))))+2

FOR i=2,Nstars DO BEGIN
daten(i+2,*)=-(daten(i+2,*)+(1-median(daten(i+2,%*))))+2
ENDFOR

SET_PLOT, ’ps’
DEVICE,FILENAME=strcompress(nstars-1,/remove_all)+’Lightcurve_starl_g.eps’,
/palatino,xsize=28,ysize=20,yoffset=29,inches=0,font_size=9,bits=8,
/landscape,isolatin=1,/encapsulated

loadct,O

'p.font=0

IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGIN
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,
yrange=[0.5,1.2],/ystyle

oploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,daten(3,*)

ENDIF ELSE BEGIN
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,*) ,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*),daten(2,*) ,xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,%*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,*) ,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,
yrange=[0.5,1.2],/ystyle

oploterr,daten(0,*) ,daten(2,*) ,daten(3,*)

ENDELSE
device,/close
set_plot,’x’

SET_PLOT, ’ps’

;name=strcompress(i,/remove_all)
DEVICE,FILENAME=strcompress(nstars-1,/remove_all)+’Lightcurves_further_stars_g.ps’,
/palatino,xsize=28,xo0ffset=0.5,ysize=20,yoffset=29,inches=0,font_size=9,bits=8,
isolatin=1,/landscape,encapsulated=0

loadct,0

'p.font=0
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IF n_elements (JDsub) EQ 1 THEN BEGIN
FOR i=2,Nstars DO BEGIN

IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*) ,psym=1,yrange=[0.5,1.2],/ystyle,
title=’Star number: ’+string(nrtoname(1l,i-2),format=’(I)’)

IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,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 O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,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 THEN
plot,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,*)
ENDFOR

ENDIF ELSE BEGIN
FOR i=2,Nstars DO BEGIN

IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,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 O THEN
plot,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 O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,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 THEN
plot,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,*)

ENDFOR
ENDELSE
device,/close
set_plot, ’x’

end
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; $Log: read_ascii.pro,v §

;Revision 1.2 1998/09/01 15:40:42 rklein
;Added ability to skip comment lines
;Revision 1.1 1997/08/21 07:14:44 loewe
;Initial revision

; Read ascii tables into data array

3t

; NAME:

; ATUREAD_ASCII

; PURPOSE: Read data stored in an ascii table into an IDL data
; structure. The array must be organised in rows and columns,

; with the columns separated by at least one whitespace.

; The number of columns is assumed to be 2, this can be

; changed using the ’ncol’ keyword. Lines with ’!’, ’%’,

; 737 or ’C’ as first character are skipped in the

; processing as comment lines but are echoed on the screen.

; CALLING SEQUENCE: aiuread_ascii, filename, array [, NCOL=ncol, ...]

; INPUTS: filename: Name of the file to be read
; array: Logical Name of the array the data will be stored
; in, will be created.

; KEYWORDS: ncol: If the number of columns in your array is not 2,
; but, e.g. 3, just use ’ncol=3’

; You can use ncol, to read the file as seperate strings

; (line by line) and process these later yourself.

; to do this, set ’ncol=0’. aiuread_ascii then returns a

; a string array containing the lines of the file.

; comment: NOW OBSOLETE: routine reads always only the

; first "ncol" columns.

; If this keyword is set, READ_ASCII reads only the
; first ncol records of each line of the input file.

; Additional columns may then contain comments (or

; useless data), which are ignored.

; comm_char: may contain a differnt set of characters
; idicating comments lines. Example: If
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; comments start with ’c’ or ’$’, set
; comm_char="c$’.

; skip: skip the first SKIP lines while reading the
; file. This is convenient if the first lines
; are comment lines but do not have a leading
; comment char.

; 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 comment lines, Sep 1998, rklein
; Keyword SKIP added, May 1999, rklein

; datatype deleted (old) and double instead of float, May 2007, tschmidt

pro aiuread_ascii, fn, a, NCOL=ncol, QUIET=quiet, COMMENT=comment, $
COMM_CHAR=comm_char,skip=skip

IF NOT keyword_set(comm_char) THEN comm_char = ’!%;C’
IF NOT keyword_set(skip) THEN skip = 0

get_lun,fu
t=string(’xxxx’)
n=0L
openr,fu,fn
FOR i=1,skip DO BEGIN
readf ,fu,t
IF not keyword_set (quiet) THEN print,t
ENDFOR
repeat begin
readf ,fu,t
IF strpos(comm_char,strmid(t,0,1)) EQ -1 $
THEN n=n+1 $
ELSE IF not keyword_set (quiet) THEN print,t
endrep until eof (fu) . ##t###  determine the number of rows
if not keyword_set (quiet) then print,n,’ valid rows found’
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close,f

u
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if ncol eq O then BEGIN

a:
C:
ncol

strarr(n)
Ixxx’
=1

ENDIF ELSE BEGIN

a
C
ENDELSE

openr, f

dblarr(ncol,n)
dblarr (ncol)

u,fn

FOR i=1,skip DO readf,fu,t

for i=0

L,n-1 do begin

REPEAT $
readf,fu,t $
UNTIL strpos(comm_char,strmid(t,0,1)) EQ -1

read

s,t,c

a(i*ncol: (i+1)*ncol-1)=c

endfor

close,f
free_lu

end

u
n,fu

A.2  Quelltext zu plot stars k

b

b
b
b

b

; NAME:

PL

PURPOSE:

OT_STARS_KLEIN

Read data created by Christopher Broeg’s code to produce
an artificial comparison star and plot the results.

; CALLING SEQUENCE: plot_stars_k, file, Nstars
[xtitle=xtitle, ytitle=ytitle, JDsub=JDsub]

b
b

b

INPUTS:
Nstars:
xtitle:
ytitle:
JDsub:

file: Name of
Number of stars
xtitle of plots
ytitle of plots
time span to be

the file to be read in (in apostrophes!)
in file (sum of target and all comparison stars)

subtracted in days
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; REVISION HISTORY:
; Written by T. Schmidt May 2007, Jena
; (With help of A. Seifahrt)

PRO plot_stars_k,file,Nstars,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,JDsub=JDsub

;Nstars=6
Spalten=(Nstars-1)*2+4

aiuread_ascii,file,daten,NCOL=Spalten
aiuread_ascii,’nr_to_name’,nrtoname,NCOL=2

daten(2,*)=-(daten(2,*)+(1-median(daten(2,%*))))+2

FOR i=2,Nstars DO BEGIN
daten(i+2,*)=-(daten(i+2,*)+(1-median(daten(i+2,%))))+2
ENDFOR

SET_PLOT, ’ps’

DEVICE,FILENAME=strcompress (nstars-1,/remove_all)+’Lightcurve_starl_k.eps’,
/palatino,xsize=28,ysize=20,yoffset=29,inches=0,font_size=9,bits=8,
/landscape,isolatin=1,/encapsulated

loadct,0

'p.font=0

IF n_elements (JDsub) EQ 1 THEN BEGIN
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,
yrange=[0.9,1.1],/ystyle
oploterr,daten(0,*)-JDsub,daten(2,*) ,daten(3,*)

ENDIF ELSE BEGIN
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,*) ,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*),daten(2,*) ,xtitle=xtitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,*),ytitle=ytitle,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle
IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,daten(0,*) ,daten(2,%) ,xtitle=xtitle,ytitle=ytitle,psym=1,
yrange=[0.9,1.1],/ystyle

oploterr,daten(0,*) ,daten(2,*) ,daten(3,*)
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ENDELSE
device,/close
set_plot,’x’

SET_PLOT, ’ps’

;name=strcompress(i,/remove_all)
DEVICE,FILENAME=strcompress(nstars-1,/remove_all)+’Lightcurves_further_stars_k.ps’,
/palatino,xsize=28,x0ffset=0.5,ysize=20,yoffset=29,inches=0,font_size=9,bits=8,isolatin=
/landscape,encapsulated=0

loadct,O

'p.font=0

IF n_elements(JDsub) EQ 1 THEN BEGIN
FOR i=2,Nstars DO BEGIN

IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,daten(0,*)-JDsub,daten(i+2,*) ,psym=1,yrange=[0.9,1.1],/ystyle,
title=’Star number: ’+string(nrtoname(1l,i-2),format="(I)’)

IF n_elements(xtitle) EQ 1 AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,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 O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,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 THEN
plot,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,*)
ENDFOR

ENDIF ELSE BEGIN
FOR i=2,Nstars DO BEGIN

IF n_elements(xtitle) EQ O AND n_elements(ytitle) EQ O THEN
plot,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 O THEN
plot,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 O AND n_elements(ytitle) EQ 1 THEN
plot,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 THEN
plot,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 111

format=>(I)’)
oploterr,daten(0,*) ,daten(i+2,%*) ,daten(i+Nstars+1,*)
ENDFOR

ENDELSE
device,/close
set_plot, 'x’

end

; $Log: read_ascii.pro,v §

;Revision 1.2 1998/09/01 15:40:42 rklein
;Added ability to skip comment lines
;Revision 1.1 1997/08/21 07:14:44 1loewe
;Initial revision

; Read ascii tables into data array

3t

; NAME:

; ATUREAD_ASCII

; PURPOSE: Read data stored in an ascii table into an IDL data
; structure. The array must be organised in rows and columns,

; with the columns separated by at least one whitespace.

; The number of columns is assumed to be 2, this can be

; changed using the ’ncol’ keyword. Lines with ’!’, %7,

; 752 or ’C’ as first character are skipped in the

; processing as comment lines but are echoed on the screen.

; CALLING SEQUENCE: aiuread_ascii, filename, array [, NCOL=ncol, ...]

; INPUTS: filename: Name of the file to be read
; array: Logical Name of the array the data will be stored
; in, will be created.

; KEYWORDS: ncol: If the number of columns in your array is not 2,
; but, e.g. 3, just use ’ncol=3’

; You can use ncol, to read the file as seperate strings

; (line by line) and process these later yourself.

; to do this, set ’ncol=0’. aiuread_ascii then returns a

; a string array containing the lines of the file.
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; comment: NOW OBSOLETE: routine reads always only the

; first "ncol" columns.

; If this keyword is set, READ_ASCII reads only the
; first ncol records of each line of the input file.

; Additional columns may then contain comments (or

; useless data), which are ignored.

; comm_char: may contain a differnt set of characters
; idicating comments lines. Example: If

; comments start with ’c’ or ’$’, set

; comm_char="c$’.

; skip: skip the first SKIP lines while reading the
; file. This is convenient if the first lines
; are comment lines but do not have a leading

5 comment char.

; 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 comment lines, Sep 1998, rklein

; Keyword SKIP added, May 1999, rklein

; datatype deleted (old) and double instead of float, May 2007, tschmidt

pro aiuread_ascii, fn, a, NCOL=ncol, QUIET=quiet, COMMENT=comment, $
COMM_CHAR=comm_char,skip=skip

IF NOT keyword_set(comm_char) THEN comm_char = ’!%;C’
IF NOT keyword_set(skip) THEN skip = 0

get_lun,fu

t=string(’xxxx’)

n=0L

openr,fu,fn

FOR i=1,skip DO BEGIN
readf ,fu,t
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IF not keyword_set (quiet) THEN print,t
ENDFOR
repeat begin

readf,fu,t

IF strpos(comm_char,strmid(t,0,1)) EQ -1 §

THEN n=n+1 §

ELSE IF not keyword_set (quiet) THEN print,t
endrep until eof (fu) ; #####  determine the number of rows
if not keyword_set (quiet) then print,n,’ valid rows found’
close,fu

if ncol eq 0 then BEGIN
a = strarr(n)
c = ’xxx’
ncol =1
ENDIF ELSE BEGIN
a = dblarr(ncol,n)
¢ = dblarr(ncol)
ENDELSE

openr,fu,fn
FOR i=1,skip DO readf,fu,t
for i=0L,n-1 do begin
REPEAT $
readf,fu,t $
UNTIL strpos(comm_char,strmid(t,0,1)) EQ -1
reads,t,C
a(i*ncol: (i+1)*ncol-1)=c
endfor

close,fu
free_lun,fu
end
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A.3 Datenblatt zu TK1024

DEVICE SPECIFICATIONS

Uniess ctherwise irdicated, all measuraments are made at standard conditions of -50 °C, 50 kpixels/secand, twa
phases inverted, using dual siope CCS (Bancwicth « 250 kHz, at 8 us integration tima),

Minimum Typical Maximum
| Format 1024 by 1024 pixels full frame
| Pixe size 24 um by 24 wn
| Imaging arsa 24.5 mm by 24 6mim
Dark current, (20 °C equiv) 3
FRONT lllum,, MPP - 0.08 na/em 31 nAver?
! . *, NON-MPP o 0.10 w?ﬁ 1 nAvan
| BACK llium., MFF - 0.10 nA/ 05 najem?
' ¢t NON-MPP - 0.6 Ao’ 5_nAem?
| Readout noise,
| FRONT - 5 glactions 10 elections
BACK — 7 electrons 10 electrons
Full wall signal,
MEP 100.000 elections 150,000 electrons -
NON-MPP 300,000 elactrons 250,000 electrons -
Dvnamic range (relative 1C reacoLt noise)
MPP 10,000:1 20.000-30,00C:1 -
NON-MPP 30,000:1 £0,000-70,00C:1 =
Output gain (uvolts per slectron) 0.4 uV/e- 1.0 uV/e i
Clockling cagactance’ s
—paralial - ,000 p -
~serial — 600 pF -
~transfer - 80 pF -
Clockling resistarce®
-:rmmln phase 1 - P00
A - 88
~back iluminated, phase 1 - ‘S
SO Z:s
- fron & back, tanster - 50,000 @
DC cutput level [Limit ls < 5 mA) — 18V =
Outrut data rate® =
~front lluminated - 50 kpixels/s 1500 kpixels/s
~back illuminated - 50 kpixeis's 750 kpixe/s's
Output power dissioadon (sach MOSFET) - 7 mwW 38 mwW
Charga transfer efficiency per clockcycle 9995 59969 -
Quantum eficiency (-50 'C) - (Ses Fig. 11 for -
Front, X = 400 nm na room temp. GE)
Frant, A = 700 nm z 3B%
Back, A = 400 nm a 3%
Back, A = 700 nm a &%

"These vaiues are obtained by integrating the current impuise necessary to chargs one parallsl phase [ertire array]
or cne sarial phase [ertire register length], and include chase-to-phase and phase-to-substrate components.
#These values are obtained with PxUL/PxLL connected together and with PxUR/PXLR connected togathar. Fasis-

tance is measured from Pxl to PxB. [t includes metal bus resisiance plus poly line resistance in a series/parafel
comhbination. (Refer 1o Figure 3 for definitions.)

*rhe cutout register trequency is specified at alevel where theimage area clocking meets CTE specifications. Higher
spaeds can be achievec at lower performance isvels.

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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A.4 Lichtkurven der beobachteten Transits von TrES-2

Lichtkurve TrES-2 vom 12.03.2007 nach Sysrem
1.04 T T T T T T

103 b

1.02 | B

1.01

099 -

differentielle Helligkeit [mag]
b3 o

098 -

097 - b

0.96 I 1 I 1 I I I 1
05 052 0.54 0.56 0.58 06 0.62 0.64 0.66 0.68

JD-2454172 [d]

Abbildung A.3: 13.03.2007: T, = (2454172,5729 + 0,0017) d

Lichtkurve TrES-2 vom 03.05.2007 nach Sysrem
1.03 T T T T T T

1.02 -

1.01

099 -

differentielle Helligkeit [mag]

098 -

097 | - B

0.96 I 1 1 1 1 1 I I I
0.36 0.38 04 042 0.44 0.46 0.48 05 0.52 0.54 0.56

JD-2454224 [d]

Abbildung A.4: 03.05.2007: T, = (2454224, 4722+ 0,0017) d



A.4. LICHTKURVEN DER BEOBACHTETEN TRANSITS VON TRES-2

relative Helligkeit [mag]

relative Brightness [mag]

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

Lichtkurve TrES-2 vom 16.7.07
1.02 T T T T T

1.01 |

099 -

098 - B

097 - b

096 - B

0.95 L 1 L 1 L L 1
0.51 052 053 0.54 055 0.56 057 0.58 0.59

JD-2454298 [d]

Abbildung A.5: 17.07.2007: T. = (2454298,5749 + 0,0025) d

Lichtkurve TrES-2 26.7.2007 (Wendelstein)
1.015 T T T T T T T T

1.01 - ]
1.005 |- ! l&’
't i | III|I i"|| |“' |i|!i Igib b
><
o

0.995 | gl
!|II .

0.99 -

0.985 -

0.98

0.975 1 L L L L L 1 1 1
0.36 0.38 0.4 042 0.44 0.46 0.48 0.5 052

JD - 2454308 [d]
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Lichtkurve TrES-2 vom 16.9.07

1.04 . . . . .

103 b .
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T
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i
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E P'r
I I

098 [ |||I I LT i

0.97 | } .

0.96 | | | | | | | | |

03 032 03¢ 036 038 04 042 044 046 048 05

JD-2454360 [d]

Abbildung A.7: 16.09.2007: T. = (2454360, 3471 £+ 0,0017)d

Lichtkurve TrES-2 16.9.2007 (Wendelstein, R-Band)

- | I |
e H }m i
b WW% |

JD-2454360 [d]

Abbildung A.8: 16.09.2007: T, = (2454360, 3473 £+ 0,0015) d (Wendelstein)
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Lichtkurve TrES-2 vom 16.09.07 (ST8)

1.03
1.02
1.01
i
E
= 1F
(7]
=
o
]
T
s 099 |
Z
K|
[
098 -
097 -
0.96 L L L 1 L 1
0.25 03 0.35 0.4 0.45 05 055 06

JD-2454360 [d]

Abbildung A.9: 16.09.2007: T = (2454360, 3498 + 0,0032) d (Herges-Hallenberg)

Lichtkurve TrES-2 vom 21.9.07

1.02
101 F T |
X I
m i |
i I i)
SR N . e o 2 £ ;.
E I !l ||., i II || - |||||||
£ b | T e D
W el h Lk
- J ||||| il il ||u T
3 .. |I=!="ii'| | | A
p ||u ﬂ|!| 1
T; 0.98 |||||||
0.97
0.96 | | | | |
0.25 03 0.35 0.4 0.45 05 055

JD-2454365 [d]

Abbildung A.10: 21.09.2007: T, = (2454365, 2797 + 0,0018) d
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Lichtkurve TrES-2 vom 13/14.10.07
1.03

1.02
1.01

1+

I T
I
— - ) i
_ }_-‘
0.99 [ 1 b1 | i | I
w (15 i
AL |

0.98 - % T |
097 [ ]

0.96 I 1 I 1 I I I 1
042 0.44 0.46 0.48 05 052 0.54 0.56 0.58 06

JD-2454387 [d]

relative Helligkeit [mag]

Abbildung A.11: 14.10.2007: T, = (2454387, 5225 + 0,0017) d
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A.5 Lichtkurven von 2MASS 19090585+4911585

Von der 27 gewonnenen Lichtkurven zeigen 16 mindestens 1 Minimum. Minl bedeutet
Hauptminimum, als Minll wird das Nebenminimum bezeichnet.

Eclipsing Binary 12.3.2007
-0.4 T T T T T

-0.6

-0.8

relative Flux [mag]
T

16 1 I 1 I I I I 1
05 0.52 0.54 0.56 0.58 06 0.62 0.64 0.66 0.68

JD-2454172 [d]

Abbildung A.12: 13.03.2007: Tyn = (2454172,6426 £ 0,0005) d

Stern 811 vom Feld TrES-2 am 03.05.2007
0.3 T T T T T

Eﬁ% ﬁ

-0.1 - -

-0.2 =

-03 -

differentielle Magnitude [mag]

04 -

-0.5 - -

-0.6 =

-0.7 I I 1 1 I I I I I
0.36 0.38 0.4 0.42 0.44 0.46 0.48 0.5 0.52 0.54 0.56

JD - 2454224 [d]

Abbildung A.13: 03.05.2007: Ty = (2454224, 4075 £+ 0,0005) d
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Eclipsing Binary 25.7.2007

S

02

i HH} i '
L
I

-0.2

relative Flux [mag]
o
T
—
—t
———
—t
——
—t—
—

-0.3 -

-0.4 I 1 I 1
0.43 0.44 0.45 0.46 047 0.48 0.49 05

JD-2454307 [d]

Abbildung A.14: 25.07.2007: Ty = (2454314, 3788 £+ 0,0004) d

Eclipsing Binary 1.8.2007
0.4 T T T T

03

0.2
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0
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JD-2454314 [d]

Abbildung A.15: 01.08.2007: Ty = (2454314, 3788 + 0,0004) d
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Eclipsing Binary 5.8.2007

[mag]
—+—
==
—t—1
b—!—l}_'_|

.......................

[mag]
==

Abbildung A.17: 06.08.2007: Ty = (2454319, 4260 £ 0,0003) d
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Lichkurve Stern 811 vom 22.08.2007
06 T T T T T T
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Abbildung A.18: 22.08.2007: Ty = (2454335,4310 £ 0,0003) d

Lichkurve Stern 811 vom 23.08.2007
06 T T T T

H—

02 -

relative Flux [mag]
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08 I 1 ! ! 1
0.35 0.4 0.45 05 055 06 0.65

JD-2454336 [d]

Abbildung A.19: 23.08.2007: Tinr = (2454336, 439520, 0003) d ; Tagnrr = (2454336, 58374
0,0003) d
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Lichkurve Stern 811 vom 24.08.2007
0.3 T T
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Abbildung A.20: 24.08.2007: Tyinn = (2454337, 4485 + 0,0003) d

Lichkurve Stern 811 vom 29.08.2007
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Abbildung A.21: 29.08.2007: Ty = (2454342, 4953 £ 0,0005) d
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Lichkurve Stern 811 vom 15.09.2007
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Abbildung A.22: 15.09.2007: Tyin = (2454359, 5093 + 0,0003) d

Lichkurve Stern 811 vom 19.09.2007
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Abbildung A.23: 19.09.2007: Ty = (2454363, 4026 + 0,0003) d
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Lichkurve Stern 811 vom 23.09.2007
0.4 T T

03 -

02 -
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relative Flux [mag]

1
0.25 0.3 0.35 0.4 0.45 05
JD-2454367 [d]

Abbildung A.24: 23.09.2007: Ty = (2454367, 29460, 0004) d ; Than = (2454367, 4396+
0,0005) d

Lichkurve Stern 811 vom 13.10.2007
-0.2 T T T T T

relative Flux [mag]

! 1
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JD-2454387 [d]

Abbildung A.25: 13.10.2007: Ty = (2454387, 4810 £ 0,0004) d
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Lichkurve Stern 811 vom 14.10.2007
06 T T T T T T
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Abbildung A.26: 14.10.2007: Tygmn = (2454405, 21930, 0005) d : Thinr = (2454405, 3607+
0,0005) d

Lichtkurve vom Stern 811 am 31.10.2007
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Abbildung A.27: 31.10.2007: Ty = (2454387,4810 £+ 0,0004) d

A.6 Poster



A.6. POSTER 129

4+
+

irst planetary transit observations with the

AIU Jena telescope in Grof3schwabhausen

JENA

seit1558
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Abstract

We have started high precision photometric monitoring observations at the ATU Jena observatory in Grofschwabhausen near Jena in fall 2006,
Therefore we used the 25.4 em Cassegrain telescope equipped with an optical CCD-camera mounted picky-pack on a 90 cm telescope. To test
the obtainable photometric precision, we observed stars with known transiting planets. We could recover all planetary transits observed by us.
Here, we present light-curves as a first result. Using our observations we can improve the accuracy of the orbital parameters of these systems.
“To search for new planetary transits we monitor different fields covering regions in young open clusters. In 2008, we will install a new large
CCD-camera in the main focus of the 90 em telescope.

Instruments and Observations

We have three telescopes available in our observatory in Grofischwabhausen, a 90 em reflector, a
25.4 em refractor with a focal length of 3m and a 25.4 cm Cassegrain telescope with « focal ratio
1/D=9. The 90 em reflector telescope made by Zeiss Jena can be used in two modes — as Schmidt
camera (diameter of the correction plate 60 cm, focal length 180 cm) and as quasi-Cassegrain
system (Nasmyth focus) with 90 cm of free opening. Because new motors for the movement of the
telescope were installed, we currently test procedures with the 25.4 cm Casscgrain telescope with
{he CCD-camera CTK (see camera information box on lhe right side). In Lhe course of the year 2006
we started our continuous observations. For our transit observations, started in November 2006, we
used 42 clear nights since November 2006 to August 2007. Part of the time we observed known
transiting planets in R and T band. Preliminary results are presented in the box at the bottom.

i, 1 The ALL opetes s obszevatory i Grobschobmsen sinos 1962 1 s sbout 10 o e west o Jsscu s los
“location n ¢

CCD-camera at the
4 cm Cassegrain telescope

CIK - Cassegrain-Leleskop CCD-Kamera

Camera facts

Methods

* A differential photometry algorithm by Broeg et al. (2005) was used to determine the differetial magnitdes. Fabricator: Hager Late
* The System parameters by Holman et al. (2006), Winn, Holman & Roussanova (2007) and Holman et al. (2007) was used to fit the light “Type: MG 10245
curves of XO-1, 'S 1 and TiTiS 2. Detector:  CCDTRION (Tekinurin)
Pixel 1024 x1024 24 )

Pixel scale: (22063 +0.0008"Pixa

Field of view. X7

Results Filter: 12
Lgheures XC-1 11,0207 Tocus: Cassegrain
Here you can see the light curve of XO-1 from 10/11 March 2007. We took
161 1 band 60s exposutes between 11.44 PM and 3.47 AM (MEZ). Some of
these images were later rejected by the differential photometry algorithm used.
5 ~ Our photometric accuracy is 0.008 mag. According to the ephemeris provided 12

by McCullough et al. (2006).

e i e

1{ B T. } o T (E) =2453808.9170 d + E * 3.941534 d,
i

- —Hﬂﬁ L this transit corresponds (o epoch E = 92. o8

il ‘We determined the middle of the transit to (2454171.5211 + 0.0012) d. With
) this result we calculated the transit timing residual (observed - calculated) to
gem o perweum o-C 10.11 + 6.91) min.

phetometric aceuracy [magl

This light curve of the (ransiting planet TrES 1 from 15 March 2007
includes 88 R band 60s exposures between 2.22 AM and 432 AM  <a
(MTIZ). Unfortunately the cgress is missing. Nevertheless we could

determine the middle of the transit to (2454174.61139 £ 0.0016) d. This ~_ <>
transit corresponds to cpoch 326 of the cphemeris given by Alonso ct al.

—

(2004): . 3
p B 10 "
T (E) =2453186.8060 d + E * 3.030065 d. .
The transit timing residuals are calculated to O-C = (5.49 + 6.35) min. In ’ e fishd 0 Tlipparcos photommeiey for exposices of 605
this case our photometric accuracy is 0.007 mag. e S

osas
This transit of TIES 2 was observed on % May 2007 between 22.58 PM to 3.09 AM Discussion and Qutlook
_ (MESZ). We took 135 T band images with an exposure time of 60s. Some of these images

were later rejected. The photometric accuracy is 0.007 mag. The transit center of the
_ grazing transiting planet is located al (2454224.4700 +0.0015) d.

During the observations in our university observatory in
GroBschwabhausen with the 25.4 cm Cassegrain telescope cquipped
with the optical CCD camera CTK we could recover all known
planctary transits observed by us. We will observe the remaining
known transiting planets (o search for additional smaller planets in
possibly shorter orbits. Al lhe moment we are working on the
characterization of our detector.

In 2008 we get a new CCI) camera for the Schmidt focus of the 90 cm
reflector. This camera will have a better pixel scale and a better
coverage. Part of the preparation for the new camera is the
improvement of the software for relative photomery.

‘We started our own search for planctary transits, where we monitor
different fields covering regions of young open clusters. The search

JES—

Another light curve of TrES 2. These date were taken on 17 July between 220 AMand o
4.04 AM (MESZ). The sequence includes 70 1 band images with an exposure time of

60s. The photometric accuracy is 0.008 mag. Again the cgress is missing, but will benefit strongly from the new camera.
nevertheless we derived the center of the transit (o (2454298.5730 £ 0.0025) d. o, As a by-product we will get a lot of new cclipsing binarics, grazing
e binaries and triple-systems identified as false positives. In addition we
will be able (o find rotation periods and flares.
These two transits of TeTiS 2 are corresponding to epochs T. = 108 and T = 138 of the ephemeris given by ODonovan et al. (2006) Beside the photometry we will use our spectrograph FIASCO to

characlerize any new system.
T (T) =2453957.6358 d + T * 247063 d

The timing residuals result in O-C = (10.02 + 5.16) min for E = 108 and O-C = (-14.31 + 7.03) min for E = 138.

Abbildung A.28: Grokschwabhausen-Poster fiir den 5" Planet Formation Workshop
Braunschweig und die AG-Tagung Wiirzburg
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