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Zielsetzung:

Seit dem ersten Nachweis eines Planeten außerhalb unseres Sonnensystems (Exoplanet) hat sich
dieses Forschungsfeld stark entwickelt. Der weitaus größte Teil der bisher entdeckten Exoplaneten
wurde durch indirekte Verfahren beobachtet, wozu z.B. die Messung der Radialgeschwindigkeit oder
Helligkeit eines Sternes zählen. Letztgenannte Methode beruht auf dem Effekt, dass Exoplaneten,
deren Bahnebene durch die Sichtlinie Stern-Erde verläuft, in periodischen Abständen vor ihrem Zen-
tralstern vorbeiziehen und dabei einen Teil seines Lichts absorbieren (Transit). Für einen Beobachter
auf der Erde verringert sich für die Dauer des Transits somit geringfügig die Helligkeit dieses Sterns,

Mit dieser Diplomarbeit soll untersucht werden, inwieweit die Beobachtung von Exoplaneten-
Transits von der Außenstelle des Lohrmann-Observatoriums auf dem Triebenberg aus möglich und
sinnvoll ist. Anhand vorhandener bzw. neu zu gewinnender Aufnahmen ist im Zuge dessen die
photometrische Güte des Systems zu untersuchen und hinsichtlich der Aufga benstellu ng zu bewerten.

Weiterhin sollen Auswertungsmethoden entwickelt werden, mit denen sich die aus beobachteteten
Lichtkurven ableitbaren OrbitDarameter der ExoDlaneten bestimmen lassen. Die Wirksamkeit der
Methoden ist anhand von simulierten Beobachtungen nachzuweisen, wobei in die Simulationen die
ermittelten Eigenschaften des realen Systems, beispielsweise in Form von Rauschen, einfließen sollen.

Die Zeiträume zwischen den Transits sind in Anwesenheit eines dritten Körpers nicht mehr
konstant, sondern ändern sich in Abhängigkeit der Masse und Entfernung des Störkörpers. Diese
Beziehungen sind durch Simulationen zu untersuchen und für schon bekannte Systeme mit mehreren
Exoplaneten abzuschätzen. In diesem Zusammenhang ist eine Fehlerbetrachtung durchzuführen, um
beurteilen zu können, wie genau sich der Zeitpunkt des Transits, und bei Beobachtung mehrerer
aufeinander folgender Transits die Periodendauer, mit dem System auf dem Triebenberg bestimmen
lassen.

Basierend auf den gewonnenen Erkenntnissen über das Beobachtungssystem sind aus den entspre-
chenden Quellen geeignete Kandidaten für Exoplaneten-Transit-Beobachtungen zu ermitteln. In Ab
hängigkeit von den gegebenen Witteru ngsbed ingu ngen ist die Beobachtung einiger solcher Ereignisse
anzustreben.
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1 Einleitung

1.1 Motivation

Über Jahrtausende hinweg wurden am Himmel Objekte beobachtet, die sich von den scheinbar festste-

henden Sternen durch ihre Bewegung unterscheiden und die Bezeichnung Planeten (von griech. planetes

„die Umherschweifenden“) erhielten. Bis ins 18. Jh. waren nur die fünfklassischen, mit bloßem Au-

ge leicht sichtbaren Planeten (Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn) bekannt. Nach der Erfindung

des Teleskops wurden neben einer Vielzahl an kleineren Objekten (z. B. Asteroiden und Monde) auch

die Planeten Uranus und Neptun entdeckt. Mit der Erde enthält das Sonnensystem damit acht bekannte

Planeten.

Über die Existenz von extrasolaren Planeten (Exoplaneten) konnten die Astronomen lange Zeit nur

spekulieren. Vermeintliche Entdeckungen von Planeten um 61 Cygni (Strand, 1943) oder um Barnard’s

Pfeilstern (van de Kamp, 1963) in der Mitte des 20. Jahrhunderts wurden durch weitere Beobachtungen

nicht bestätigt. Erst in den neunziger Jahren des letzten Jahrhunderts gelang der Nachweis der ersten

Exoplaneten.

Mit der Entdeckung eines Planetensystems um den Pulsar PSR1257 + 12 im Jahr 1992 (Wolszczan

und Frail, 1992) und dem ersten Planeten um den sonnenähnlichen Stern 51 Pegasi (Mayor und Queloz,

1995) im Jahr 1995 begann die intensive Suche nach weiteren Planeten außerhalb unseres Sonnensys-

tems. Um zu klären, ob neu entdeckte Objekte in die Klasse der Planeten fallen, erstellte die Working

Group On Extrasolar Planets (WGESP) Of The International AstronomicalUnion (IAU) im Februar

2003 eine Arbeitsdefinition des Objekts „Planet“. Darin wird die Abgrenzung zu Braunen Zwergen vor-

genommen, in denen bereits Kernfusionsprozesse ablaufen. Aufgrund der geringeren Masse sind diese

Prozesse in Planeten nicht vorhanden. Als Massenobergrenze für Planeten werden 13 Jupitermassen fest-

gelegt (WGESP, 2003). Die Mindestmasse bzw. -größe wird hingegen durch die Planetendefinition der

IAU in unserem Sonnensystem bestimmt (IAU, 2006).

Mit einer Vielzahl an Suchprogrammen (Schneider, 2008) wurden bisher 329 Exoplaneten in 281

Planetensystemen nachgewiesen (Stand: 28.11.2008). Um mehr Informationen über diese Planetensys-

teme zu erhalten, sind weitere Beobachtungen nötig.

Liegt die Bahn eines Exoplaneten in der Sichtlinie Erde - Stern zieht er von der Erde aus gesehen vor

dem Stern vorüber. Aus der photometrischen Beobachtung eines solchen Planetendurchgangs (Transit)

können einige Orbitparameter des Exoplaneten abgeleitet und bereits vorhandene Orbitparameter verbes-

sert werden. Enthält das System weitere Planeten, können sich diese durch gravitative Wechselwirkung

mit dem Transitkandidaten bemerkbar machen und unter bestimmten Umständen dessen Orbitparameter

messbar stören.

Die Transit-Neuentdeckung ist in der Regel auf zwei Arten möglich. Wird ein Himmelsausschnitt

über einen längeren Zeitraum beobachtet und photometrisch ausgewertet, kann, ohne Vorwissen über
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vorhandene Planeten, ein Transitereignis nachgewiesen werden. Die zweite Möglichkeit ist die Beob-

achtung bereits bekannter Exoplanetensysteme. Ist zusätzlich ein Zeitraum bekannt, in dem ein Transit

stattfinden soll, kann durch eine „Nicht-Beobachtung“ ein berechnetes Transit-Zeitfenster verkleinert

werden.

1.2 Zielstellung

Im Rahmen der Diplomarbeit sollte die Beobachtung und Auswertung von Exoplaneten-Transits am

Observatorium Triebenberg (Beobachtung mittels 60 cm f/4 Newton-Teleskop in Verbindung mit einer

CCD-Kamera vom TypPL16801der FirmaFinger Lakes Instrumentationund einem CLRGB-Filtersatz1

vonAstrodon) erfolgen.

Für die Arbeit ergeben sich folgende Ziele:

• Untersuchung, ob die Genauigkeit photometrischer Messungen am Observatorium Triebenberg

ausreicht, um Helligkeitsschwankungen des Sternenlichts im Bereich weniger Millimagnituden zu

detektieren.

• Entwicklung einer AuswertesoftwareET2, um aus beobachteten Transitereignissen die entspre-

chenden Lichtkurven zu extrahieren und mögliche Orbitparameter des Exoplaneten abzuleiten.

• Simulation der Störeinflüsse auf Transitereignisse in Mehr-Planeten-Systemen.

1 bestehend aus einem Clear-, Luminanz-, Rot-, Grün- und Blau-Filter
2 Exoplaneten-Transits
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2.1 Stand der Wissenschaft

Die Suche nach extrasolaren Planeten wurden bisher hauptsächlich mit indirekten Methoden durchge-

führt. Bei diesen Verfahren wird nicht der Planet selbst beobachtet,sondern es werden Effekte erfasst,

welche sich aufgrund seiner Anwesenheit in einem Planetensystem ergeben. Dies betrifft z. B. die Be-

wegung des Zentralsterns (Radialgeschwindigkeit, Astrometrische Methode und Timing), die von der

Erde erfasste scheinbare Helligkeit des Sterns (Transit) oder auch Helligkeitsschwankungen von Hinter-

grundsternen (Gravitationslinsenmethode). Im Folgenden werden dieseMethoden kurz vorgestellt:

• Radialgeschwindigkeitsmethode:Beim Umlauf eines Planeten um einen Stern bewegen sich

beide Körper um ihren gemeinsamen Schwerpunkt, dem Baryzentrum desSystems. Dies führt

zu einer periodischen Bewegung des Sterns, dessen Bewegungskomponente entlang der Sichtli-

nie des Beobachters mit Hilfe des Dopplereffekts bestimmt werden kann. Bewegt sich der Stern

vom Beobachter weg, so wird sein Licht rotverschoben. Bei Bewegung auf den Beobachter zu,

erscheint das Licht blauverschoben. Die Messung dieser Verschiebungen erfolgt an den Spektralli-

nien des Sterns und kann direkt in eine Geschwindigkeit umgerechnet werden. Abb.2.1zeigt den

Abb. 2.1: Radialgeschwindigkeitskurve von 51 Pegasi in Abhängigkeit von der Phase des Umlaufs von 51
Peg b, ausMayor und Queloz(1995)

.

Radialgeschwindigkeitsverlauf von 51 Pegasi, hervorgerufen durchden ersten, mit dieser Metho-

de entdeckten Planeten 51 Peg b1. Die Periodendauer ist durch die Umlaufzeit des Exoplaneten

gegeben, während die Amplitude bei einer kreisähnlichen Bahn von der Sternmasse sowie Masse

1 Üblicherweise werden Exoplaneten mit kleinen Buchstaben, beginnend mit b, in der Reihenfolge ihrer Entdeckung
benannt.
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und großer Halbachse des Planeten abhängt (Voss, 2006). Die gemessenen Radialgeschwindigkei-

ten sind umso größer, je masseärmer der Stern und je massereicher der Planet ist. Auch geringere

Entfernungen zwischen Stern und Planet erhöhen die Radialgeschwindigkeiten.

Da mit dieser Methode keine Geschwindigkeiten senkrecht zur Sichtlinie gemessen werden kön-

nen und die Inklination der Bahnebene2 des Planeten unbekannt ist, kann aus der Radialgeschwin-

digkeit nur die Mindestmasse des Planeten ermittelt werden. Bei einer Inklination von 0 ° ist keine

Radialgeschwindigkeit vorhanden und es können keine Planeten detektiert werden.

Die Genauigkeit der Geschwindigkeitsbestimmung liegt zur Zeit bei wenigen Dezimetern pro

Sekunde. Dies ist ausreichend für die Entdeckung eines Körpers mit fünf Erdmassen in einem

merkurähnlichen Orbit um einen sonnenähnlichen Stern. Für den Nachweis eines erdähnlichen

Körpers in einem erdähnlichen Orbit ist eine Genauigkeit von 5cms−1 nötig, welche in den kom-

menden Jahren erreicht werden soll (Li u. a., 2008).

• Astrometrische Methode:Bei einer geringen Bahninklination des Exoplaneten führt die Bewe-

gung des Sterns um den gemeinsamen Schwerpunkt zu einer Positionsänderung am Himmel. Die

Amplitude dieser Bewegung liegt im Bereich von Mikrobogensekunden underfordert eine hoch-

genaue Astrometrie. Bei einem 100 pc entfernten sonnenähnlichen Sternergibt sich durch einen ju-

piterähnlichen Exoplaneten mit einer großen Halbachse von fünf Astronomischen Einheiten (AE)

z. B. eine Positionsänderung von ca. 50 µas. Mit dem Astrometriesatelliten GAIA und dem Pro-

jekt Exoplanet Search with Phase Referenced Imaging and Microarcsecond Astrometry(ESPRI)

am Very Large Telescope Interferometer soll in den nächsten Jahren der Genauigkeitsbereich von

10-20 µas erreicht werden.

• Transitmethode: Zieht der Exoplanet mit großer Bahninklination vor seinem Zentralstern vor-

über, wird die scheinbare Helligkeit des Sterns für die Zeit des Durchgangs vermindert. Ein Nach-

weis ist mit photometrischen Methoden möglich und wird ausführlicher in Abschnitt 2.2erläutert.

• Gravitationslinseneffekt: In Himmelsbereichen mit hoher Sterndichte kann ein Vordergrundstern

vor einem fernen Hintergrundstern vorüberziehen. Da der Vordergrundstern wie eine Linse wirkt,

wird das Licht des Hintergrundsterns in seinem Gravitationsfeld abgelenkt und verstärkt. Diese

Intensitätserhöhung kann gemessen werden, während die Ablenkung des Lichts im Bereich von

Mikrobogensekunden liegt und zur Zeit noch nicht messbar ist.

Die Dauer des Ereignisses beträgt in Abhängigkeit von der Masse, Geschwindigkeit und Entfer-

nung des Vordergrundsterns mehrere Tage. Besitzt der Vordergrundstern einen oder mehrere Pla-

neten, so können diese ebenfalls als Gravitationslinse wirken und eine zusätzliche, kürzere Hel-

ligkeitsschwankung des Hintergrundsterns hervorrufen (Abb.2.2). Zur Zeit ist die Beobachtung

des Gravitationslinseneffekts die einzige Methode auch erdähnliche Planeten um sonnenähliche

Sterne nachzuweisen. Dies gelang im Jahr 2005 mit der Entdeckung einesPlaneten mit 5.5-facher

Erdmasse (Beaulieu u. a., 2006).

Ein Nachteil dieser Methode ist die Einschränkung der Beobachtungsrichtung. Um die maxima-

le Wahrscheinlichkeit eines Gravitationslinsenereignisses zu erreichen,muss die Flächendichte

der Hintergrundsterne in Beobachtungsrichtung sehr hoch sein. Dies schränkt die Suche nach

2 Die Inklination gibt die Neigung der Bahnebene des Planeten zur Sichtlinie an. Bei einer Inklination von 0 ° steht die
Bahnebene senkrecht zur Sichtlinie, bei einer Inklination von 90 ° liegt die Sichtlinie in der Bahnebene des Exoplaneten.
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Abb. 2.2: Simulierte Lichtkurve des Gravitationslinsenereignisses eines Vordergrundsterns mit Planet.
Dargestellt ist die Linsenwirkung der Sonne mit Jupiter (Sonnenabstand 5.2 AE rechtwinklig zur
Sichtlinie ) auf einen Hintergrundstern. Die Entfernung des Beobachters zum Sonnensystem be-
trägt 4 kpc. Der Einfluss des Planeten bewirkt einen kurzen zusätzlichen Helligkeitsanstieg über
einen Zeitraum von etwa einem Tag (Spitze bei time = 0 days). AusGould und Loeb(1992).

Exoplaneten hauptsächlich auf die sternreichsten Gebiete der Milchstraßeein, wobei auch eine

Beobachtung in Richtung der Magellanschen Wolken denkbar ist. Weiterhinsind die beobachteten

Ereignisse einmalig, da sich die Beobachtungsgeometrie durch die Eigenbewegung der beteilig-

ten Objekte (Beobachter, Stern mit Planet, Hintergrundstern) nicht wiederherstellen lässt. Eine

ausführliche Beschreibung des Gravitationslinseneffekts findet sich bei Gould und Loeb(1992).

• Timing: Einige Sterne emittieren sehr regelmäßige Strahlungspulse in zeitlich konstantenAbstän-

den, welche z. B. bei Pulsaren im Radiobereich oder auch im optischen Bereich empfangen werden

können. Bewegt sich der Stern unter dem gravitativen Einfluss eines Planeten um das Baryzentrum

des Systems, so ändert sich aufgrund des Dopplereffekts auch die Ankunftszeit der Strahlungspul-

se am Empfänger. Wie bei der Radialgeschwindigkeitsmethode ist die Stärkedes Effekts bei einer

kreisförmigen Bahn von Sternmasse, Planetenmasse sowie großer Bahnhalbachse und Bahninkli-

nation des Planeten abhängig. Bewegt sich der Stern auf den Beobachter zu, so verkürzt sich die

Ankunftszeit der Pulse, während sie sich anderenfalls verlängert.

Durch eine hochgenaue Zeitbestimmung der ankommenden Strahlungspulse,können sehr kleine

Variationen in der Ankunftszeit bestimmt werden. Dies ermöglicht die Detektionsehr leichter Pla-

neten. Die Mindestmassen der vonWolszczan und Frail(1992) mit der Timingmethode entdeckten

Planeten um PSR1257 + 12 wurden zu 3.4 und 2.8 Erdmassen bestimmt. Die zugehörigen Variatio-

nen der Pulsankunft liegen im Bereich von 15 ps. Theoretisch sollte es möglich sein, Körper bis zur

Masse des Erdmonds in den Pulsar-Systemen zu erfassen. Bei massereicheren Planeten in Verbin-

dung mit masseärmeren Sternen wird die Pulsvariation bis in den Bereich von wenigen Sekunden

verlängert. In Verbindung mit einer Pulsrate von mehreren Sekunden können diese Variationen im

optischen Bereich detektiert werden.Silvotti u. a.(2007) entdeckten damit einen Planeten um den

heißen Unterzwerg V 391 Peg.

Mit der Timingmethode kann innerhalb seltener Sternsysteme, deren Zentralstern zeitlich konstan-

te Strahlungspulse aussendet, nach zum Teil sehr massearmen Exoplaneten gesucht werden.

• Bildgebende Verfahren:Die direkte Abbildung eines Exoplaneten erlaubt die Untersuchung mit
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weiteren Methoden, z. B. Spektroskopie oder Polarimetrie. Die Schwierigkeit der direkten Ab-

bildung liegt weniger an den geringen Winkelabständen von Planeten zu ihren Zentralgestirnen3,

sondern hauptsächlich an den großen Helligkeitsunterschieden zwischen Planet und Stern, wel-

cher seine Umgebung überstrahlt. Unter diesen Voraussetzungen können zur Zeit nur Planeten

abgebildet werden, die sich nicht zu nahe am Zentralstern befinden. Diese Forderung kann nur

durch eine entsprechend große Bahnhalbachse des Planeten bzw. durch eine geringe Entfernung

des Exosystems erfüllt werden.

Das erste Bild eines Exoplaneten wurde 2004 mit dem Very Large Telescope (VLT) aufgenommen

(Chauvin u. a., 2004). Der Zentralstern ist ein leuchtschwacher Brauner Zwerg in einer Entfernung

von 70 pc mit einem planetaren Begleiter von ca. 5 Jupitermassen im Abstand von 55 AE. Ab 2010

sollen am VLT mit dem neuen Instrument SPHERE auch Planeten um leuchtkräftigere Sterne ab-

gebildet werden. Es wird erwartet, dass sich in einer Entfernung von 5pc jupitergroße Exoplaneten

um sonnenähnliche Sterne mit einer Großen Halbachse von 1 AE abbilden lassen (Feldt und Kas-

per, 2007).

Die bisher bekannten Exoplaneten sind in Tab.2.1nach der Methode ihrer Entdeckung zusammengefasst

(der Begriff „Mehrfachsysteme“ bezieht sich in dieser Arbeit auf Systeme mit mehr als einem Planeten).

Objekte mit einer Mindestmasse über 13 Jupitermassen (MX) sind getrennt aufgeführt, da sie laut Defi-

nition der IAU nicht zu den Planeten zählen (Abschnitt1.1).

Tab. 2.1:Anzahl der bisher entdecken Exoplaneten in Abhängigkeit von der Entdeckungsmethode und Anzahl
der entdeckten Mehrfachsysteme (Stand: 28.11.2008), nach(Schneider, 2008). Objekte mit einer Min-
destmasse größer 13 Jupitermassen (MX) gehören nach bisheriger Definition nicht mehr zu den Plane-
ten, sondern zu den Braunen Zwergen.

Anzahl Planeten
Entdeckung durch

< 13MX > 13MX
Anzahl der Mehrfachsysteme

Radialgeschw. und Astrometrie 242 9 30
Transit 51 1 -
Gravitationslinsenmethode 8 - 1
Bildgebende Verfahren 7 4 1
Timing 6 1 2
Gesamt 314 15 34

Die Radialgeschwindigkeitsmethode ist bislang der erfolgreichste Ansatz bei der Suche nach ex-

trasolaren Planeten. Da massereiche Planeten mit geringen Abständen zumZentralgestirn hohe Radial-

geschwindigkeiten des Sterns verursachen, wurden bisher sehr vielePlanetensysteme mit sogenannten

„Hot-Jupiters“ entdeckt. Dies sind Planeten mit bis zu 10 Jupitermassen, welche teilweise große Halb-

achsen unter 0.1 AE aufweisen und sich in unserem Sonnensystem weit innerhalb der Merkurbahn4 be-

finden würden. Mit steigender Messgenauigkeit und längeren Beobachtungszeiträumen wird in Zukunft

auch die Entdeckung von masseärmeren und weiter vom Zentralstern entfernten Planeten möglich sein.

Abb. 2.3zeigt die Verteilung der mittels Radialgeschwindigkeitsmethode entdeckten Planeten in Abhän-

3 Das Auflösungsvermögen eines 8 m-Teleskops beträgt im nahen Infrarot bei einer Wellenlänge von 1.5 µm ca. 0.05′′.
Wenn Sonne und Jupiter die gleiche Helligkeit aufweisen würden, könntendie beiden Körper bis in eine Entfernung von
100 pc getrennt abgebildet werden, da die Luftunruhe der Atmosphäre durch moderne adaptive Optiken fast vollständig
beseitigt wird.

4 Große Halbachse der Merkurbahn:a' = 0.38AE



2.2 Die Transitmethode 7

gigkeit von Masse und großer Halbachse. Neben der Erstentdeckungdient dieses Verfahren häufig zur

Überprüfung der weiteren Methoden, da aus den Radialgeschwindigkeitsmessungen die Mindestmassen

der Körper bestimmt werden kann und erst danach eine Einordnung in dieKategorie „Planet“ möglich

ist. Eine aktuelle Übersicht und umfangreiche Informationen zu allen bekannten Exoplaneten findet sich

beiSchneider(2008).
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Abb. 2.3: Mit Hilfe der Radialgeschwindigkeitsmethode entdeckte Exoplaneten mit großer Halbachse im Bereich
von 0.01AE< aP < 10AE und Massen im Bereich von 0.0001MX < MP < 15MX. Zum Vergleich
sind die Planeten Merkur, Venus und Erde dargestellt. Datenfür Exoplaneten ausSchneider(2008).

2.2 Die Transitmethode

Als Transitereignis wird die teilweise Bedeckung eines Sterns durch einenPlaneten bezeichnet. Dies

führt für die Dauer des Transits zu einer Verminderung der scheinbaren Helligkeit des Sterns. Aus

dem charakteristischen zeitlichen Intensitätsverlauf kann auf die Existenzeines extrasolaren Planeten

geschlossen werden. Die Idee, mit Hilfe von photometrischen Messungenmögliche Transitereignisse

extrasolarer Planeten zu beobachten, entstand bereits Mitte des 20. Jahrhunderts (Struve, 1952). Die ers-

te erfolgreiche Beobachtung eines Exoplaneten-Transits gelang allerdings erst 1999 am Stern HD 209458

im Sternbild Pegasus durchHenry u. a.(2000) undCharbonneau u. a.(2000).

2.2.1 Transitgeometrie

Ein Transit kann von einem Beobachter außerhalb des Exoplanetensystems nur dann beobachtet werden,

wenn sich die Sichtlinie Beobachter-Stern nahezu in der Bahnebene des Exoplaneten befindet. Bei einer

Bahninklination voni = 90° findet immer ein Transit statt. Weicht die Inklination von 90 ° ab, so ist

ein Transit vom Abstand des Planeten zum Stern sowie vom Sternradius abhängig (Abb.2.4). Für eine

nahezu kreisförmige Bahn eines Planeten mit RadiusRP und großer HalbachseaP um einen Stern mit

RadiusRS gilt die Transitbedingung:

RS+RP > aPcosi. (2.1)
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i

RSRP

aP

Beobachter

aP
a cos iP

RS

RP

a cos iP

Abb. 2.4: Transitgeometrie eines Exoplaneten mit großer HalbachseaP und Inklinationi in der Seitenansicht
rechtwinklig zur Sichtlinie Beobachter-Stern und Bahnnormalen (oben) sowie aus der Beobachtersicht
(unten). NachSackett(1998).

Für den FallRS−RP < aPcosi < RS+RP handelt es sich um einen partiellen Transit, d. h. nur ein Teil

des Exoplaneten bedeckt den Stern. In Abb.2.5ist die Mindestinklination für ein Transitereignis anhand

verschiedener Stern- und Planetenparameter dargestellt. Bei sehr kleinen Sternen mit Radien um 0.1

Sonnenradien (R⊙) und Bahnhalbachsen unter 0.05 AE kann der Planetenradius für das Eintreten eines

Transits bei gegebener Inklination entscheidend sein, während er beigrößeren Sternen und Bahnhalb-

achsen nur eine untergeordnete Rolle spielt.

Abb. 2.5: Mindestinklination der Planetenbahn für ein Transitereignis in Abhängigkeit vom Radius des Sterns
(in Sonnenradien:R⊙ = 696000km), großer Halbachse und Planetenradius (in JupiterradienRX =
71000km) im Bereich von 0.01AE< aP < 5AE.
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2.2.2 Transitdauer

Der Beginn eines Transits ist durch den ersten Kontakt gekennzeichnet, bei dem sich die scheinbaren

Scheiben der beiden Objekte erstmalig berühren (Abb.2.6 links). Sein Ende wird durch den vierten

Kontakt festgelegt. In dieser Zeitspanne (Transitdauer) erscheint der projizierte Abstand zwischen Stern-

und Planetenmittelpunkt kleiner als die Summe von Stern- und Planetenradius.

1 2 3 4

a cos iP

RP

RS

x

aP

x

a

Stern

Planetenbahn

Abb. 2.6: Die Transitdauer ist abhängig von der Länge des projizierten Bahnstücksx, sowie der Inklination und
Bahnhalbachse des Planeten. Sicht vom Beobachter (links) und Sicht senkrecht auf die Planetenbahn
(rechts). Die Positionen 1 bis 4 zeigen die vier Kontakte eines vollständigen Transits. Bei partiellen
Transits entfällt der zweite und dritte Kontakt. NachSackett(1998).

Die während des Transits vom Planeten zurückgelegte halbe Streckex vor der Sternscheibe ergibt

sich zu:

x =

√

(RS+RP)2−a2
Pcos2 i. (2.2)

Aus Abb.2.6(rechts) folgt fürx:

x = aPsinα . (2.3)

Mit der Umlaufperiode des PlanetenPP und halber TransitdauertT/2 ergibt sichα zu:

α =
tT

2PP
2π. (2.4)

Damit folgt für die Transitdauer:

tT =
PP

π
arcsin





√

(RS+RP)2−a2
Pcos2 i

aP



. (2.5)

Für eine Inklination voni = 90° vereinfacht sich dies zu:

tT =
PP

π
arcsin

(

RS+RP

aP

)

. (2.6)
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Die UmlaufzeitPP eines Planeten ist über das dritte Keplersche Gesetz mit der großen Halbachse sowie

der SternmasseMS verknüpft (MS≫ MP):

PP =

√

4π2a3
P

GMS
. (2.7)

Diese kann z. B. durch Beobachtung mehrerer Transitereignisse bestimmtwerden.

Abb.2.7zeigt die Transitdauer eines jupiterähnlichen Planeten in Abhängigkeit von der großen Halb-

achse. Da bei Planeten mit BahnhalbachsenaP > 1AE ein Transit nur unter der Bedingung einer hohen

Bahninklinationi > 89.7° eintritt, werden in den meisten Fällen nur Transitereignisse von Planeten mit

BahnhalbachsenaP ≪ 1AE beobachtbar sein.
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Abb. 2.7: TransitdauertT in Abhängigkeit von Bahnhalbachse und Inklination eines jupiterähnlichen Planeten
um einen Stern mit RadiusRS = R⊙.

2.2.3 Form der Lichtkurve

Die Form der Lichtkurve wird neben den geometrischen Gegebenheiten auch durch die Helligkeits-

verteilung der Sternoberfläche beeinflusst. In Abschnitt2.2.3.1wird die dem Beobachter zugewandte

Sternansicht als eine gleichmäßig leuchtende Fläche betrachtet, während inAbschnitt2.2.3.2der Effekt

der Randverdunkelung mit berücksichtigt wird.

2.2.3.1 Lichtkurve ohne Randverdunkelung

NachMandel und Agol(2002) werden zur Beschreibung der Lichtkurve folgende Parameter benötigt

(Abb. 2.8):

• RS Sternradius

• RP Planetenradius

• D Abstand zwischen Stern- und Planetenmittelpunkt
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RS

RP

D

Stern Planet

Abb. 2.8: Parameter zur Bestimmung der Lichtkurve.D ist der Abstand zwischen Stern- und Planetenzentrum.
NachVoss(2006).

Daraus ergibt sich der normierte Abstandk zwischen den Mittelpunkten, sowie das RadienverhältnisRv

zwischen Planet und Stern zu:

k =
D
RS

, (2.8)

Rv =
RP

RS
. (2.9)

Im Folgenden wird angenommen, dass Stern und Planet dem Beobachter als kreisförmige Fläche

ohne Abplattung erscheinen, in der Planetenatmosphäre kein Licht in Richtung Beobachter gebeugt wird

und die BedingungRP < RS erfüllt ist. Die empfangene IntensitätI(Rv,k) relativ zur Gesamtintensität

des unbedeckten Sterns kann beschrieben werden durch

I(Rv,k) = 1− IT(Rv,k), (2.10)

wobei IT(Rv,k) die relative Intensitätsverminderung des Sterns durch den bedeckenden Planeten be-

schreibt. Befindet sich der Planet außerhalb des Transitbereichs mitk ≥ Rv +1, wird die Sternintensität

nicht beeinflusst und es gilt:

IT(Rv,k) = 0. (2.11)

Bei einem vollständigen Transit mitk≤ 1−Rv wird IT(Rv,k) über das Flächenverhältnis von Stern- und

Planetenscheibe bestimmt:

IT(Rv,k) = R2
v. (2.12)

In den Zeiten zwischen erstem und zweitem, sowie zwischen drittem und viertem Kontakt mit

1−Rv < k < 1+Rv wird die Intensitätsverminderung beschrieben durch:

IT(Rv,k) =
1
π



R2
vb0 +b1−

√

4k2− (1+k2−R2
v)

2

4



 , (2.13)
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mit:

b0 = arccos

(

R2
v +k2−1

2Rvk

)

, (2.14)

b1 = arccos

(

1−R2
v +k2

2k

)

. (2.15)

Der Parameterk kann mittels der Orbitparameter als Funktion der Zeit beschrieben werden. Mit Hilfe

von Abb.2.6und2.8kannk (unter der Annahme eines kreisförmigen Orbits) ausgedrückt werden durch

k =
aP

√

(sinωt)2 +(cosi)2

RS
, (2.16)

mit der Umlauffrequenz des Planetenω = 2π/PP und der Zeitt, gemessen von der Transitmitte aus. Für

Planeten mit sehr kleinen Bahnhalbachsen, kann der Pfad des Planeten vor der Sternscheibe nicht mehr

als Gerade angenommen werden, sondern ist leicht gekrümmt (Abb.2.4 unten) und ebenfalls von der

Zeit abhängig. Dies führt zu einer Erweiterung von Gl. (2.16) zu:

k =
aP

√

(sinωt)2 +(cosi cosωt)2

RS
. (2.17)

Für einen Transitbeobachter außerhalb des Sonnensystems fasst Tab. 2.2die zu erwartende relative Inten-

sitätsverminderung eines Transits für alle Planeten zusammen. In Abb.2.9 ist die Form der Lichtkurve

für einen „Hot-Jupiter“ dargestellt.

Tab. 2.2:Relative Intensitätsverminderung der Sonne bei vollständigen Transits im Sonnensystem mitk≤ 1−Rv.
Durch die unterschiedliche Bahnneigung der Planeten zueinander ist die Beobachtung aller Transits
von einem einzigen extrasolaren Standort nicht möglich. Zum Vergleich die Intensitätsverminderung
bei einem Stern mit 0.5 und 1.5 SonnenradienR⊙.

IT [%] IT [%] IT [%]
mit RS = R⊙ mit RS = 0.5R⊙ mit RS = 1.5R⊙

Merkur 0.001 0.005 0.0005
Venus 0.008 0.030 0.003
Erde 0.008 0.034 0.003
Mars 0.002 0.010 0.001
Jupiter 1.056 4.224 0.469
Saturn 0.751 3.002 0.311
Uranus 0.135 0.540 0.059
Neptun 0.127 0.507 0.056

2.2.3.2 Lichtkurve mit Randverdunkelung

Die Sternoberfläche wird im sichtbaren Licht durch die Photosphäre begrenzt, welche fast die gesamte

sichtbare Strahlung emittiert. Dabei erscheint das Bild des Sterns nicht als eine gleichmäßig ausgeleuch-

tete Fläche. Vom Zentrum zum Rand ist eine Intensitätsverringerung zu erkennen (Abb.2.10). Der Seh-

strahl senkrecht zur Sternoberfläche kann, im Vergleich zu einem schräg auf die Oberfläche auftreffenden
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Abb. 2.9: Lichtkurve ohne Randverdunkelung für einen jupitergroßenPlaneten in einer Sternentfernung von
0.05 AE bei verschiedenen Bahninklinationen.

Sehstrahl, in tiefere Schichten eindringen. Da mit höherer Temperatur die Strahlungsintensität steigt5, er-

scheint das Zentrum des Sterns heller als der Rand. Die Randverdunkelung ist wellenlängenabhängig und

im blauen Spektralbereich stärker ausgeprägt als im roten. Der Vergleich verschiedener Transitlichtkur-

ven zeigt, dass Lichtkurven mit Randverdunkelung abgerundeter erscheinen als ohne. Weiterhin führt

die Randverdunkelung während der vollständigen Transitphase zu einer stärkeren Intensitätsverringe-

rung (Abb.2.12).

Zur Bestimmung der Randverdunkelung ist für erdgebundene Transitbeobachtungen ein quadrati-

scher Ansatz ausreichend (Voss, 2006). Die relative Intensität des Sterns in Abhängigkeit vom normierten

Radiusr bezüglich der Sternscheibe wird beschrieben durch

I(r) = 1−c(1−µ)−d(1−µ)2 , (2.18)

mit:

µ = cosγ =
√

1− r2 (Abb. 2.11). (2.19)

Die Randverdunkelungskoeffizientenc und d sind abhängig von Effektivtemperatur der Photosphäre,

Oberflächenschwerkraft, Metallgehalt des Sterns und betrachtetem Spektralbereich. Diese Koeffizien-

ten können für verschiedene Parameterkombinationen ausClaret (2000) entnommen werden. Für Pla-

neten mit einem Radienverhältnis Planet/Stern vonRV ≤ 0.1 (entspricht etwa dem Radienverhältnis

von Jupiter zu Sonne) kann die Transitlichtkurve nachMandel und Agol(2002) beschrieben werden.

Es sei:

e = (k−Rv)
2 (2.20)

Ω =
1
4
− 1

12
c− 1

24
d. (2.21)

5 Bei einem Schwarzen Körper ist die Gesamtintensität proportional zuT4 (Stefan-Boltzmann-Gesetz)
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Die empfangene Intensität des Sterns ist analog zu Gl. (2.10)

Irand(Rv,k) = 1− IT(rand)(Rv,k) (2.22)

und es gilt analog zu Gl. (2.11) für k≥ Rv +1:

IT(rand) = 0. (2.23)

Für die vollständige Phase des Transits wird die Intensitätsverringerung beschrieben durch

IT(rand)(Rv,k) =
R2

vIvoll(Rv,k)
4Ω

, (2.24)

mit:

Ivoll(Rv,k) =
1

4Rvk

∫ k+Rv

k−Rv

I(r)2r dr. (2.25)

Die Intensitätsverringerung während der partiellen Phase des Transits ergibt sich zu

IT(rand)(Rv,k) =
Ipart(Rv,k)

4πΩ

[

R2
v arccos

(

k−1
Rv

)

− (k−1)
√

R2
v − (k−1)2

]

, (2.26)

mit:

Ipart(Rv,k) =
1

1−e

∫ 1

k−Rv

I(r)2r dr. (2.27)

Der Zusammenhang zwischenk und den Orbitparametern wird über Gl. (2.17) hergestellt.

Abb. 2.10:Sonne mit Randverdunkelung

RS

mRS

g

Beobachterr

Abb. 2.11:Geometrie zur Randverdunkelung.
γ ist der Winkel zwischen der
Oberflächennormalen und dem
Sehstrahl des Beobachters.
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Abb. 2.12:Lichtkurve mit Randverdunkelung für einen jupitergroßen Planeten in einer Sternentfernung von
0.05 AE miti = 90° um einen sonnenähnlichen Stern. Dargestellt für den blauen und roten Spek-
tralbereich (B-Band und R-Band) sowie zum Vergleich die Lichtkurve ohne Randverdunkelung
(ohne RV).



3 Datenerfassung und -analyse

Die transitbedingte Verminderung der Sternhelligkeit bei jupitergroßen Planeten beträgt nur wenige Pro-

zent der Gesamtintensität (Abschnitt2.2). Zum Nachweis dieser geringen Intensitätsänderungen in CCD-

Aufnahmen muss die Helligkeit des Transitsterns auf wenige Millimagnituden genau bestimmt werden

(eine Intensitätsverringerung von 1 % entspricht einer Helligkeitsänderung von etwa 11 mmag). Um das

mmag-Niveau zu erreichen, ist es notwendig, vorhandene systematischeFehler der Helligkeitsmessung

(Photometrie) weitestgehend zu reduzieren und zufällige Fehlereinflüsseso gering wie möglich zu hal-

ten.

3.1 Signal und Rauschen in CCD-Aufnahmen

Das von einem Himmelskörper ausgesendete Signal besteht aus einer Vielzahl von einzelnen Photonen.

Je mehr Photonen dabei ausgesendet werden, desto heller erscheintdas Objekt. Über die Anzahl der

pro Zeiteinheit auf einen Detektor auftreffenden Photonen kann die Helligkeit des beobachteten Objekts

bestimmt werden. Am Observatorium Triebenberg erfolgt die Beobachtung mit Hilfe einer 16 Megapixel

CCD-Kamera.

Treffen Photonen auf ein Pixel des CCD-Sensors, werden aufgrund des inneren lichtelektrischen

Effekts im Sensormaterial (für den optischen Spektralbereich Silizium) Elektronen freigesetzt. Durch

den Sensoraufbau kann nicht das gesamte einfallende Licht zur Elektronenfreisetzung genutzt wer-

den. Die daraus resultierende wellenlängenabhängige Lichtempfindlichkeit wird durch die Quantenef-

fizienz des Sensors beschrieben. Sie gibt an, wieviel Prozent des ankommenden Lichts in ein messbares

Signal umgesetzt werden und liegt bei der verwendeten CCD-Kamera im Bereich von 62 % bei 660 nm

Wellenlänge (Eastman Kodak Company, 2000).

Beim Auslesen des Sensors liefert die Anzahl der Elektronen eine Spannung, die mit Hilfe eines

Analog-Digital-Wandlers in Grauwerte (Analog-to-Digital Unit: ADU) umgerechnet wird. Die Anzahl

der freigesetzten Elektronen steigt in der Regel linear zur Anzahl der auftreffenden Photonen, d. h. die

Anzahl der Elektronen stellt ein Maß für die Helligkeit des Himmelskörpers und das messbare Signal

des Objekts dar. Ein einzelnes Pixel hat jedoch nur ein begrenztes Fassungsvermögen an freigesetzten

Elektronen. Wird diese Elektronenzahl erreicht, ist das Pixel gesättigt und es besteht keine Linearität

mehr zwischen auftreffenden Photonen und abgeleiteter Helligkeit.

Die Photonen eines Himmelsobjekts erreichen den Sensor nicht in einem kontinuierlichen Fluss mit

gleichen Zeitabständen, sondern in zufälligen, voneinander unabhängigen Abständen. Die Anzahl der auf

ein Pixel treffenden Photonen und damit die Zahl der freigesetzten Elektronen unter konstanter Beleuch-

tungsstärke und Belichtungszeit ist bei aufeinanderfolgenden Aufnahmen nicht gleich. Sie entspricht

einer Poissonverteilung, welche bei einer großen Anzahl an freigesetzten Elektronen durch eine Normal-

verteilung angenähert werden kann. Durch den zufälligen Charakterder freigesetzten Elektronen ist das
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in einem Pixel erzeugte SignalSpx mit einer statistischen Unsicherheit von

σpx =
√

Spx (3.1)

behaftet. Dies entspricht der einfachen Standardabweichung und wirdauch als Poissonrauschen bezeich-

net. Punktförmige Lichtquellen wie Sterne oder Asteroiden werden nicht auf einem einzelnen Pixel,

sondern aufgrund von atmosphärischen Einflüssen sowie aus abbildungs- und messtechnischen Gründen

flächenhaft abgebildet. Das Gesamtsignal übern Pixel ergibt sich mit dem jeweiligen SignalSn zu:

Sges=
n

∑
i=1

Sn. (3.2)

Für das zugehörige Poissonrauschen gilt:

σges =

√

n

∑
i=1

σ2
px,n

=

√

n

∑
i=1

Spx,n

=
√

Sges. (3.3)

Bei erdgebundenen Beobachtungen wird das empfangene Signal vomeigentlichen Objekt und zusätzlich

vom aufgehellten Himmelshintergrund erzeugt (Abschnitt3.3).

Neben dem photonenerzeugten Signal des Himmelsobjekts enthält eine CCD-Aufnahme weitere sys-

tematische und zufällige Komponenten:

Systematische Komponenten

• Konstanter Bias (Offset in jeder CCD-Aufnahme): Eine am Analog-Digital-Wandler angelegte

Grundspannung erzeugt auch bei einer Belichtungszeit von 0 s ein Signal, welches in ADU umge-

wandelt wird.

• Abweichungen in der angelegten Bias-Spannung

• Temperaturabhängige Dunkelladungen: Aufgrund von thermischen Effekten freigesetzte Elektro-

nen im Detektormaterial, unabhängig von Lichteinfall auf den Sensor.

• Abweichungen der Dunkelladungen

• Empfindlichkeitsunterschiede zwischen den einzelnen Pixeln aufgrund von unterschiedlichen Ei-

genschaften des Detektormaterials und z. B. Staub im Strahlengang

• Defekte Pixel

Zufällige Komponenten:

• Variationen in der Bias-Spannung

• Variationen der Dunkelladungen

• Rauschen des Ausleseverstärkers (Ausleserauschen)

• Quantisierungsrauschen des Analog-Digital-Wandlers: Entsteht durch Auf- oder Abrundung des

Signals auf ganzzahlige Ausgabewerte. Ist im Vergleich zu den anderen Rauschquellen sehr klein

und kann vernachlässigt werden.
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Während die systematischen Effekte durch entsprechende Korrekturaufnahmen minimiert werden kön-

nen, bleiben die in den Aufnahmen enthaltenen zufälligen Fehler weiter bestehen. Durch die Weiterver-

arbeitung der CCD-Aufnahmen entsteht zusätzliches Rauschen (Abschnitt 3.2).

Um Rauschanteile, z. B. das Poissonrauschen eines Sterns, bestimmen zukönnen, müssen die in

der Aufnahme ausgegebenen ADU-Werte in die Anzahl freigesetzter Elektronen umgerechnet werden.

Diese Elektronen stellen das Messsignal dar, dessen Unsicherheit mit Gl.(3.3) berechnet werden kann.

Die Verwendung der ADU-Werte würde die Genauigkeit verfälschen. Tab.3.1stellt den Unterschied am

Beispiel eines Sterns dar. Der Zusammenhang zwischen dem Signal des SternsSS, der Messunsicherheit

in gemessenen Einheiten (ADU oder Elektronen)σS und der Messunsicherheit in Magnitudenσmag ist

gegeben durch:

σmag= 2.5log

(

SS+σS

SS

)

. (3.4)

Tab. 3.1:Vergleich des Poissonrauschens bei Verwendung unterschiedlicher Einheiten (ADU oder Elektronen).
Der Stern setzt im Detektor 100 Elektronen frei, welche überden Konvertierungsfaktor des Analog-
Digital-Wandlersg = 0.5e−/ADU in 200 ADU umgewandelt werden. Aus dem SternsignalSS ergibt
sich das Poissonrauschen überσS =

√
SS woraus sich über Gl.(3.4) σmag berechnet. Eine Bestimmung

des Rauschens in ADU führt in diesem Beispiel zur Unterschätzung der statistischen Unsicherheit.

[ADU] [e−]

SS 200 100
σS 14.1 10
σmag 0.07 0.10

Für die Umrechnung von ADU in freigesetzte Elektronen muss der Gain- oder auch Konvertierungs-

faktor des Analog-Digital-Wandlers bekannt sein. Dieser Faktor beschreibt den Zusammenhang zwi-

schen der Anzahl der freigesetzten Elektronen und der entsprechenden Ausgabe in ADU. Die Einheit

des Gainfaktors istElektronen/ADU. Eine schnelle Variante zur Berechnung des Gainfaktors wird in

Berry und Burnell(2006) beschrieben. Dazu werden zwei Bias-AufnahmenB1, B2 mit Belichtungszeit

tB = 0s sowie zwei Flatfieldaufnahmen (Abschnitt3.2.2) F1, F2 benötigt. Der Gainfaktor kann folgen-

dermaßen bestimmt werden:

1. Mittelwert und Standardabweichung Flatfield: Addition der beiden Flatfields und Bestimmung

des MittelwertesF̄F1+F2 eines möglichst gleichmäßig ausgeleuchteten Bereichs des Flats. Um die

Standardabweichung innerhalb dieses Bereiches zu bestimmen, werden die Flats voneinander sub-

trahiert. Damit werden alle systematischen und konstanten Effekte in der Aufnahme minimiert und

es bleibt das RauschenσF1−F2 aus beiden Aufnahmen übrig. Dieses Rauschen entspricht dem
√

2-

fachen Rauschen im Einzelbild.

2. Mittelwert und Standardabweichung Bias: Berechnung vonB̄B1+B2 und σB1−B2 analog zu

Punkt 1.

3. Berechnung des Gainfaktors g:Aus den Mittelwerten und Standardabweichungen kann der

Gainfaktor berechnet werden, wobei alle Messwerte in ADU vorliegen.Am Beispiel eines ein-

zelnen Flatfields erfolgt die Umrechnung in Elektronen im einfachsten Fall mit
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FElektronen = gFADU,

σElektronen = gσADU (3.5)

und die Berechnung des Poissonrauschens mit

gσADU =
√

gFADU,

woraus folgt:

g =
FADU

σ2
ADU

. (3.6)

Bei einem kurzbelichteten Flatfield kann der Einfluss der Dunkelladungenvernachlässigt werden,

während der Offset-Effekt und das Rauschen des Bias nicht vernachlässigt werden können. Damit

berechnet sich der Gainfaktor zu:

g =
F̄F1+F2 − B̄B1+B2

σ2
F1−F2

−σ2
B1−B2

. (3.7)

Für die am Observatorium Triebenberg verwendete Kamera wurde der Gainfaktor mit vier verschiedenen

Bias-Flat-Kombinationen zu 1.2 e−/ADU bestimmt.

Weiterhin lässt sich aus den Bias-Aufnahmen die Summe aus Ausleserauschen, Quantisierungsrau-

schen und möglichen zufälligen Bias-Variationen bestimmen. Weitere Rauschquellen sollten im Bias

nicht auftreten. Dieses Rauschen wird im Folgenden als Ausleserauschenσout bezeichnet und berechnet

sich mit:

σout = g
σB1−B2√

2
. (3.8)

Das Ausleserauschen wurde aus vier verschiedenen Bias-Kombinationen zu 11.5 e− bestimmt, dies liegt

im Bereich der Herstellerangabe von 15 e− für den verwendeten Sensor.

3.2 Korrektur der CCD-Aufnahmen

Die Minimierung der in Abschnitt3.1erwähnten systematischen Einflüsse innerhalb einer CCD-Aufnahme

erfordert zusätzliche Aufnahmen zur Erzeugung von Korrekturbildern.

3.2.1 Darkfield und Bias

Im ersten Korrekturschritt werden die in jeder Aufnahme vorhandenenDunkelladungen reduziert. Da

die Erzeugung von Dunkelladungen stark von der Sensortemperatur abhängt1, kann bereits während der

Beobachtungszeit die Freisetzung der Ladungen verringert werden, indem der Sensor auf eine möglichst

1 Für den verwendeten Kodak KAF-16801E Chip verdoppeln sich die erzeugten Dunkelladungen mit einer
Temperaturerhöhung von 6.3 °C. So werden z. B. bei einer Kühlungvon 25 °C unter Umgebungstemperatur die
Dunkelladungen um 94 % reduziert.
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geringe Temperatur gekühlt wird. Die verbleibenden Ladungen könnenmit Hilfe einer Darkfieldauf-

nahme reduziert werden. Dazu wird eine in völliger Dunkelheit mit gleicher Belichtungszeit und CCD-

Temperatur erzeugte Aufnahme von der Rohaufnahme subtrahiert. Gleichzeitig wird auch der Einfluss

des Bias beseitigt, der sowohl in der Rohaufnahme als auch im Darkfield vorhanden ist.

Um das Rauschen sowie den Einfluss von Ausreißern (z.B. durch Cosmics2) in den Einzelauf-

nahmen zu minimieren, wird aus jeweils zehn Darkfieldaufnahmen für alle auftretenden Temperatur-

Belichtungszeit-Kombinationen ein mediangemitteltes Master-Darkfield erstellt. Für die folgenden theo-

retischen Betrachtungen wird aus rechentechnischen Gründen anstelleder Medianmittelung das arith-

metische Mittel verwendet. Dieses reduziert das Rauschen effektiver,verhält sich jedoch weniger robust

gegenüber Ausreißern.

Das thermische Rauschen (Darkrauschen)σdark im Einzelbild ergibt sich aus der Anzahl der freige-

setzten Dunkelladungenndark:

σdark =
√

ndark. (3.9)

Nach der Mittelung von zehn Darkfieldaufnahmen beträgt das Rauschen

σdarkm =

√

10σ2
dark

10
= 0.32σdark. (3.10)

Die Rohaufnahme enthält ebenfalls ein Darkrauschen vonσdark. Die Subtraktion des Master-Darkfields

erhöht das Darkrauschen im darkkorrigierten Bild

σdark,sub =
√

σ2
dark+σ2

darkm

= 1.05σdark (3.11)

um 5 % (41 % bei Verwendung eines einzelnen Darkfields). Das thermische Rauschen einer Darkfield-

aufnahmeσdark kann mit Hilfe zweier Einzel-Darkfields sowie der Kenntnis des Gainfaktorsund des

Ausleserauschens bestimmt werden. Nach der Subtraktion der beiden Aufnahmen voneinander verbleibt

das Ausleserauschen und das Darkrauschen aus beiden Aufnahmenals Gesamtrauschen mit der Stan-

dardabweichungσges

gσges=
√

2
(

σ2
out +σ2

dark

)

, (3.12)

woraus das Darkrauschen im Einzelbild bestimmt werden kann:

σdark =

√

g2

2
σ2

ges−σ2
out. (3.13)

2 Kosmische Strahlung kann in der Erdatmosphäre eine große Anzahl anhochenergetischen Teilchen erzeugen, welche
teilweise den Erdboden und damit auch den CCD-Sensor erreichen. Dabei setzen sie in den betroffenen Pixeln sehr viele
Elektronen frei und können im Bild als kurze, helle Striche erscheinen
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In Tab.3.2 ist das Darkrauschen in Einzelbildern für verschiedene Temperaturenund Belichtungszeiten

zusammengefasst. Die Berechnung erfolgte mit allen Pixeln der Aufnahme und stellt einen eher pes-

simistischen Wert des thermischen Rauschens dar, da z. B. Cosmics aus den Aufnahmen nicht entfernt

wurden. Die Anzahl der Dunkelladungen nimmt mit steigender Sensortemperatur und Belichtungszeit

zu, damit erhöht sich auch das Darkrauschen.

Tab. 3.2:Thermisches Rauschen in Einzelbildern. Für jede Temperatur-Belichtungszeit-Kombination wurde das
Rauschen (in e−) aus sechs einzelnen Darkfieldaufnahmen ermittelt.

Belichtungszeit
Chiptemperatur 30 s 60 s 120 s

+5 °C 9.8 13.2 20.1
0 °C 7.3 8.3 12.2

-5 °C 5.7 7.1 8.8
-10 °C 5.5 6.5 7.4
-15 °C 4.8 5.7 6.8
-20 °C 4.7 5.5 7.3
-25 °C 4.4 5.3 6.9

3.2.2 Flatfield

Im zweiten Korrekturschritt, der Flatfieldkorrektur, werden sensorinterne Sensitivitätsunterschiede zwi-

schen den einzelnen Pixeln korrigiert. Diese ergeben sich aus Unregelmäßigkeiten in der Fertigung des

Sensors. Zusätzlich korrigiert dieses Verfahren auch mögliche Abschattungen der Sensorfläche durch

Staub auf den optischen Bauteilen (z.B. Filteroberfläche) oder den Einfluss einer Vignettierung3 im op-

tischen System.

Zur Erzeugung der Korrekturaufnahme wird mit dem Teleskop eine gleichmäßig ausgeleuchtete Flä-

che aufgenommen, wobei die Fokussierung der Rohaufnahmen beibehalten werden muss. Diese Aufnah-

me (Flatfield) wird zuerst einer Darkfieldkorrektur unterzogen. Anschließend wird die darkkorrigierte

Rohaufnahme durch das normierte Flatfield dividiert.

Die rauscharme Bestimmung der Flatfieldkorrektur ist besonders wichtig, da bei längeren Aufnah-

mesequenzen kleine Nachführungenauigkeiten auftreten. Diese verursachen im Laufe des Beobachtungs-

zeitraums kleine Bildfeldverschiebungen was eine Bewegung der Sterne über die CCD-Matrix zur Fol-

ge hat. Im unkorrigierten Bild führt diese Bewegung über unterschiedlich empfindliche Pixel zu einer

scheinbaren Variation der Sternhelligkeit. Zur Ermittlung der Korrektur wurde für jeden Beobachtungs-

zeitraum ein Master-Flatfield aus einer Medianmittelung über 15 Flatfieldaufnahmen erzeugt, welches

ein möglichst hohes Signal/Rausch-Verhältnis (SNR) aufweist.

Das Signal in einem FlatfieldSroh setzt sich zusammen aus dem eigentlichen FlatfieldsignalSf lat ,

einem DarkfieldanteilSdark und dem BiasSbias:

Sroh = Sf lat +Sdark+Sbias. (3.14)

3 Abschattung zum Bildfeldrand hin, wird z. B. durch Blenden im Strahlengang verursacht.
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Das Signal eines Pixels im Flatfield sollte etwa die Hälfte bis zwei Drittel der möglichen Gesamtsignal-

stärke erreichen. Ein typisches Flatfield enthält Pixelwerte im Bereich von33500 ADU. Die Pixelwerte

im Bias betragen etwa 980 ADU, während die Werte aus dem Darkfield vernachlässigt werden können.

Daraus ergibt sich das Flatfieldsignal zu:

Sf lat = Sroh−Sbias

= 32520ADU. (3.15)

Aus Tab3.2kann das Darkrauschen bei -15 °C und einer Belichtungszeit von 20 szu 4.5 e− abgeschätzt

werden, das Ausleserauschen beträgt 11.5 e− (Abschnitt3.1). Damit kann das Rauschen im Einzelflat

bestimmt werden zu:

σ f lat =
√

gSf lat +σ2
dark+σ2

out

= 198e−. (3.16)

Das Rauschen im Master-Flatfield wird bestimmt durch die Anzahl der Einzelflats sowie durch das Rau-

schen des subtrahierten Master-Darkfields, worin auch das Ausleserauschen aller Einzeldarks enthalten

ist:

σ f latm =

√

(

σ f lat
)2

15
+

(σdark)
2

10
+

(σdark_out)
2

10
= 51.3e−. (3.17)

Das SNR des Master-Flatfields beträgt damit 35520g/51.3 = 760.

Das Anbringen der Flatfieldkorrektur führt zu einer Zunahme des Gesamtrauschens im Bild. Die

Herleitung des Rauschen erfolgt anhand eines SternsSund des FlatfieldsF mit der jeweiligen Intensität

S= 1 sowieF = 1. Der Zusammenhang zwischen SNR und Rauschen ist gegeben durch:

σS =
1

SNRS
,

σF =
1

SNRF
. (3.18)

Bei Division der Sternabbildung durch das Flatfield ergibt sich das Gesamtrauschen zu:

σ2
gesF

(

S
F

)

=

(

1
F

)2

σ2
S +

(

St
F2

)2

σ2
F

= σ2
S +σ2

F

σgesF

(

S
F

)

=
√

σ2
S +σ2

F . (3.19)
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Ausgedrückt mit Hilfe des SNR:

SNRgesF =
1

√

1
SNR2

S
+ 1

SNR2
F

. (3.20)

Mit dem SNR des Master-Flatfields und einem Beispielstern mitSNR= 500 ergibt sich ein Signal/Rausch-

Verhältnis des Sterns nach der Korrektur von 418. Analog zu Gl. (3.4) kann das Rauschen mit

σmag= 2.5log

(

1+
1

SNRgesF

)

(3.21)

in Magnituden umgerechnet werden. Tab.3.3zeigt die zu erwartende Rauscherhöhung bei verschiedenen

Signal/Rausch-Verhältnissen des untersuchten Sterns. Bei Sternen mit einem hohen SNR sind gegebe-

nenfalls mehr als 15 Einzelflats für die Flatfieldkorrektur nötig, um das zusätzliche Rauschen gering zu

halten.

Tab. 3.3:Auswirkung der Flatfieldkorrektur auf das Rauschen in Magnituden für unterschiedliche
Signal/Rausch-Verhältnisse eines TeststernsSNRS im Vergleich zur unkorrigierten Aufnahme mit
σunkorr. Das Master-Flatfield wurde aus 15 Einzelflats erstellt.

SNRS σunkorr [mmag] σkorr [mmag]

100 10.8 10.9
300 3.6 3.9
500 2.2 2.6
700 1.6 2.1
900 1.2 1.9

1100 1.0 1.7

3.2.3 Defektpixel

Ungenauigkeiten bei der Sensorherstellung können fehlerhafte Pixelzur Folge haben. Diese Defektpixel

werden in zwei Gruppen unterteilt. Weist ein Pixel eine überdurchschnittlich hohe Rate an Dunkelladun-

gen auf, was zur schnellen Sättigung führt, wird dieses als „heißes Pixel“bezeichnet. „Kalte“ bzw. „tote

Pixel“ sind hingegen teilweise oder vollständig lichtunempfindlich.

Befindet sich innerhalb des abgebildeten Sterns ein defektes Pixel, wird die Photometrie des Sterns

verfälscht. Um den Einfluss defekter Pixel zu minimieren, wurde mit Hilfe desan der Professur für

Astronomie entwickelten ProgrammsScanForDefectseine Defektpixelmaske erstellt, in der die Positio-

nen aller abnormer Pixel vorhanden sind. Im Auswerteprozess wird der Grauwert für diese Pixel aus den

umliegenden acht Pixeln interpoliert.

3.3 Photometrie

Nach der Kalibrierung erfolgt die Objekterkennung und Photometrie der vorhandenen Sterne in den

Einzelaufnahmen. Dazu wird das ProgrammMpCCDverwendet, eine von Dr.-Ing. Ralf Langhans ent-

wickelte astrometrische Software, die auch zur Photometrie eingesetzt werden kann.
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Zur Bestimmung der Intensität eines Sterns in CCD-Aufnahmen gibt es im Wesentlichen zwei An-

sätze:

• Apertur-Photometrie: Die Sternintensität wird aus der Summe der Pixelwerte innerhalb eines

bestimmten Radius (Apertur) um das Sternzentrum ermittelt. Diese Methode kannin vielen Him-

melsgebieten eingesetzt werden, in denen die Sterndichte nicht zu hoch istund der Bereich inner-

halb der Apertur nicht durch Hintergrundsterne gestört wird.

• PSF-Photometrie:Die Intensitätsverteilung eines abgebildeten Sterns ist nicht punktförmig, son-

dern wird aufgrund der Einflüsse von Atmosphäre, Teleskop, Filter undCCD-Sensor zu einer zwei-

dimensionalen Funktion, der Punktübertragungsfunktion oder point spread function (PSF), aufge-

weitet. Die PSF kann z. B. durch eine zweidimensionale Gaußverteilung approximiert werden. Für

jeden Stern wird eine eigene PSF angepasst. Die Integration der Funktion liefert die Intensität des

Sterns. In sehr dichten Sternfeldern (vor allem in Sternhaufen und langbelichteten Aufnahmen im

Bereich der Milchstraße) in denen die Apertur-Photometrie durch viele Hintergrundsterne gestört

ist, wird mit Hilfe der PSF-Photometrie eine Intensitätsbestimmung der Einzelsterneermöglicht.

Nähere Erläuterungen zur PSF-Photometrie finden sich beiSterken und Manfroid(1992) sowie

Stetson(1987).

3.3.1 Realisierung der Photometrie in MpCCD

In der aktuellen Version vonMpCCD(Stand: 11/2008) wird die Sternintensität mittels Apertur-Photome-

trie ermittelt. Dazu wird um jeden Stern ein Kreis (Apertur) bestimmt und die darin enthaltenen Pixelwer-

te aufsummiert. Die Summe enthält sowohl Intensitätsanteile des Sterns als auch Anteile des Himmels-

hintergrunds, da dieser ebenfalls eine geringe Helligkeit aufweist. Um den Anteil des Hintergrunds zu

bestimmen, wird außerhalb der Apertur ein Kreisring festgelegt, welcher überwiegend Hintergrundpixel

enthält (Abb.3.1). Durch eine Medianmittelung der Pixelwerte im Kreisring wird die Hintergrundinten-

sität bestimmt. Die Radien von Apertur und Kreisring können vor der Durchführung der Photometrie

in Einheiten des Halbwertsradius der Sternabbildung festgelegt werden.Der Halbwertsradius, auch half

width at half maximum (HWHM) genannt, ist neben der Maximalintensität ein zentraler Parameter zur

Beschreibung der PSF. Der HWHM-Wert beschreibt den halben Durchmesser der Sternabbildung an der

Apertur

Kreisring

Abb. 3.1: Apertur und Kreisring zur Photometrie eines Sterns. Um Streulichteinfluss des Sterns auf die Hinter-
grundbestimmung zu minimieren, wird zwischen Apertur und Kreisring ein Zwischenraum eingefügt.
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Stelle, an der die Intensität auf die halbe Maximalintensität des Sterns gefallenist4. Mit der Koppe-

lung der Radien an den HWHM-Wert wird sichergestellt, dass von jedem Stern der gleiche prozentuale

Intensitätsanteil in die Photometrie eingeht.

Zur Bestimmung der Grauwertsumme werden inMpCCD derzeit ganze Pixel verwendet. Befindet

sich der Mittelpunkt eines Pixels innerhalb des Aperturkreises, geht dergesamte Grauwert des Pixels

in die Berechnung ein, befindet er sich im nächsten Bild außerhalb des Aperturkreises, wird das Pixel

nicht berücksichtigt. Dies führt vor allem bei kleinen Aperturradien zu einem erhöhten Messrauschen

(Abschnitt4.1).

Die Sternintensität wird beiMpCCDals Zehnerlogarithmus der Grauwertsumme über den Parameter

LGCNT ausgegeben:

LGCNT= log
(

Cap−napC̄hg
)

[ADU], (3.22)

mit der Grauwertsumme innerhalb der AperturCap übernap Aperturpixel und dem Medianwert der Hin-

tergrundgrauwertēChg. DerLGCNT eines Sterns kann in Magnituden umgerechnet werden. Das Ergeb-

nis ist die instrumentelle Helligkeit eines Sterns, welche von der verwendetenCCD-Kamera, den Filtern

sowie vom spektralen Durchlass des Teleskops abhängt. Durch Beobachtung von Standardsternen mit

definierter scheinbarer Helligkeit in einem bestimmten Spektralbereich kann die instrumentelle Hellig-

keit in eine scheinbare Helligkeit umgerechnet werden. Dies ist jedoch für diese Arbeit nicht nötig, da

zur Auswertung der Transit ein anderes Verfahren verwendet wird(Abschnitt3.3.3). Die instrumentelle

Helligkeit mS eines Sterns berechnet sich mit der Belichtungszeitt zu:

mS = −2.5log

(

10LGCNT

t

)

+m0 [mag]. (3.23)

Die Konstantem0, auch als instrumenteller Nullpunkt bezeichnet, kann einen beliebigen Wertannehmen

und wird häufig so gewählt, dass die instrumentelle Helligkeit etwa der scheinbaren Helligkeit des Sterns

entspricht. Der instrumentelle Nullpunkt ist neben den Beobachtungsinstrumenten auch von atmosphä-

rischen Einflüssen abhängig und beträgt etwa 21 mag für das Observatorium Triebenberg.

3.3.2 Genauigkeit Einzelsternmessung

Um die Genauigkeit der Helligkeitsmessung abzuschätzen, ist es notwendigdas Signal/Rausch-Verhältnis

des untersuchten Sterns zu bestimmen. Dazu wird das Signal des Sterns und das Rauschen der Einzelpi-

xel betrachtet. Das Signal des Sterns ergibt sich aus:

SS = g10LGCNT. (3.24)

Bei einem idealen Detektor ohne Rauschen und einem perfekt schwarzen Himmel würde die Genauig-

keit nur durch das Poissonrauschen des Sterns nach Gl. (3.3) begrenzt. In der Realität müssen weitere

Rauschquellen berücksichtigt werden.

4 Oft wird auch der vollständige Durchmesser an der Stelle des halben Maximums verwendet. Dieser wird als
Halbwertsbreite oder full width at half maximum (FWHM) bezeichnet
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Rauschen durch Subtraktion des Hintergrundes und Korrekturaufnahmen:

Das Rauschen der summierten Grauwerte innerhalb der Aperturσap ergibt sich mit dem Grauwert der

HintergrundpixelC̄hg, dem Darkrauschenσdark und dem Ausleserauschenσout zu

σap =
√

SS+nap
(

gC̄hg+σ2
dark+σ2

out

)

. (3.25)

Das Rauschenσhg der Summe der Hintergrundpixelnhg innerhalb des Kreisrings berechnet sich nach:

σhg =
√

nhg
(

gC̄hg+σ2
dark+σ2

out

)

. (3.26)

Die Anzahl der Hintergrundpixel muss auf die Anzahl der Aperturpixelnormiert werden. Zur besseren

Übersicht wird der Klammerausdruck in Gl. (3.25) und (3.26) durchZ ersetzt. Das Hintergrundrauschen

σhg =
√

nhgZ

wird auf die Aperturpixelzahl normiert:

σ ′
hg =

√

nhgZ

nhg
nap.

Von der ermittelten Grauwertsumme der Apertur wird der entsprechende Hintergrundwert subtrahiert.

Für das Rauschen folgt:

σS,hg =
√

SS+napZ+σ ′
hg

2

=

√

SS+napZ+
nhgZ

n2
hg

n2
ap

=

√

SS+Z

(

nap+
n2

ap

nhg

)

=

√

SS+nap

(

1+
nap

nhg

)

Z. (3.27)

Das Signal/Rausch-Verhältnis des Sterns nach Subtraktion des Hintergrunds kann bestimmt werden zu:

SNRS,hg =
SS

√

SS+nap

(

1+
nap

nhg

)

(

gC̄hg+σ2
dark+σ2

out

)

. (3.28)

Neben dem Poissonrauschen des Sterns verursacht hauptsächlich die Hintergrundintensität̄Chg zu-

sätzliches Rauschen. Für die Aufhellung des Hintergrunds ist vor allem der Fremdlichteinfluss durch

benachbarte Städte und Dörfer sowie durch den Mond (in Abhängigkeitvon Mondphase und Höhe über

dem Horizont) verantwortlich, für dunklere Standorte auch das Eigenleuchten der Erdatmosphäre (Air-

glow). Bei Beobachtungen in der Dämmerung ist das Hintergrundrauschen im Wesentlichen vom Son-

nenstand abhängig. Ab einem Sonnenstand unter -13 ° ist das Hintergrundrauschen nur noch in geringem

Maße von der Dämmerung beeinflusst (Abb.3.2).
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Abb. 3.2: Hintergrundrauschen während der Dämmerungσdämm in Abhängigkeit von der SonnenhöhehS. Das
Rauschen wurde aus der HintergrundhelligkeitChg mit σdämm=

√

gChg berechnet. Dazu wurden 29
Aufnahmen mit einer Belichtungszeit von 45 s mit R-Filter verwendet.

Um das Rauschen aus der Subtraktion der Hintergrundintensität zu verringern, sollte nach Gl. (3.28)

das Verhältnisnap/nhg möglichst klein sein. Ist die Pixelanzahl in Apertur und Kreisring gleich, sover-

doppelt sich der Einfluss des Hintergrundrauschens. Mit steigender Pixelzahl im Kreisring nimmt die sta-

tistische Unsicherheit der Hintergrundintensität ab und das Rauschen verringert sich. Mittels Gl. (3.20)

kann das SNR des flatfieldkorrigierten Sterns berechnet werden:

SNRS, f lat =
1

√

1
SNR2

S,hg
+ 1

SNR2
f lat

. (3.29)

Nach Gl. (3.21) erfolgt die Umrechnung in Magnituden mit:

σmag, f lat = 2.5log

(

1+
1

SNRS, f lat

)

. (3.30)

Szintillationsrauschen:

Weiteres Rauschen wird durch die Szintillationseinflüsse der Atmosphäre hervorgerufen. Die außerhalb

der Erdatmosphäre vorliegende ebene Wellenfront des Sternlichts wird durch turbulente Luftschichten

verformt. Dabei treten zufällige Schwankungen von Richtung und Intensität der am Boden empfangenen

Strahlung auf.

Richtungsschwankungen der Strahlung, welche auf leicht gegeneinander verkippte Schichten in der

Atmosphäre zurückzuführen sind, führen zu einer Bewegung der Sternabbildung auf dem Detektor. Da-

durch wird die Sternabbildung zu einem Scheibchen aufgeweitet. Je größer die Schwankungsamplitude,

desto größer ist der Halbwertsradius des abgebildeten Sterns. Für die Photometrie des Sterns spielt dies

nur eine untergeordnete Rolle, da der Aperturradius in Abhängigkeit vom HWHM-Wert bestimmt wird.

Die Intensitätsschwankungen der Strahlung werden als Szintillation oder auch Intensitätsszintillation

bezeichnet und sind auf gekrümmte atmosphärische Schichten zurückzuführen, die wie Linsen wirken.

Abbildung 3.3 zeigt, dass im Fall a) mehr Licht die Teleskopöffnung erreicht als im Fall b), womit
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die gemessene Intensität des Sterns bei a) größer ist als bei b). Eine ausführliche Untersuchung der

Szintillation findet sich inDravins u. a.(1997a), Dravins u. a.(1997b) undDravins u. a.(1998). Danach

kann die relative Intensitätsänderungσszinti = ∆I/I näherungsweise bestimmt werden mit

σszinti = 0.09D−2/3
(

1
cosz

)1.75 exp(−h/h0)√
2t

, (3.31)

wobeiD die Teleskopöffnung in Zentimetern,z die Zenitdistanz,h die Höhe des Beobachters über dem

Meeresspiegel,h0 = 8000m die Skalenhöhe der Atmosphäre undt die Belichtungszeit in Sekunden

beschreibt. Die Umrechnung in Magnituden erfolgt analog zu Gl. (3.4) mit:

σmag,szinti = 2.5log(1+σszinti) . (3.32)

Bei einer gegebenen Teleskopöffnung führt eine größere Zenitdistanz sowie eine Verkürzung der Belich-

tungszeit zu einem höheren Szintillationsrauschen. Vor allem sehr kurzeBelichtungszeiten im Sekunden-

bereich sind geprägt durch starkes Rauschen, da sich bei längerenBelichtungszeiten die Szintillations-

einflüsse herausmitteln. Abb.3.4zeigt das zu erwartende Szintillationsrauschen für das 60 cm-Teleskop

des Observatoriums auf dem Triebenberg bei verschiedenen Zenitdistanzen und Belichtungszeiten. Einen

Vergleich zwischen theoretischem Rauschen und Rauschen, welches aus einer Reihe von kurzbelichte-

ten Aufnahmen bestimmt wurde, zeigt Tab.3.4. Der größere Betrag des gemessenen Rauschens ist auf

die Nichtbeachtung aller anderen Rauschanteile zurückzuführen. Weiterhin können durch wechselnde

atmosphärische Bedingungen Abweichungen vom theoretisch erwartetenVerlauf des Rauschens auftre-

ten. Es ist jedoch eine deutliche Zunahme des Rauschens bei kürzeren Belichtungszeiten und steigender

Zenitdistanz zu erkennen, was auf den Einfluss der Szintillation zurückzuführen ist.

zum Stern

ungestörte Wellenfront

turbulente Atmosphärenschicht

Teleskop

a) b)

Abb. 3.3: Intensitätsszintillation durch gekrümmte atmosphärische Schichten, welche eine Linsenwirkung auf
ankommende Strahlung ausübt. Dadurch empfängt das Teleskop im Fall a) mehr Licht vom Stern
(Stern wirkt heller) als im Fall b) (Stern wirkt dunkler). NachBerkefeld u. a.(2001).
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Abb. 3.4: Theoretisches Szintillationsrauschenσmag szintifür das 60 cm-Teleskop im Observatorium Triebenberg
bei unterschiedlichen Zenitdistanzenz in Abhängigkeit von der Belichtungszeitt.

Tab. 3.4:Szintillationsrauschen in Magnitudenergibt sich als Standardabweichung der mitMpCCDgemessenen
Intensität des Sterns aus 50 Einzelaufnahmen. Dazu wurden zu jeder betrachteten ZenitdistanzzSterne
ausgewähltt, die bei den verwendeten Belichtungszeiten ein möglichst starkes Signal hervorrufen ohne
dabei die Sättigungsgrenze zu erreichen.

Belichtungszeit
z [°] 0.2 s 0.8 s 1.5 s 5 s

5 0.021 0.011 0.011 0.008
30 0.021 0.029 0.025 0.008 gemessen
60 0.039 0.020 0.024 0.008
5 0.010 0.005 0.004 0.002

30 0.012 0.006 0.005 0.003 theoretischer Wert
60 0.021 0.010 0.008 0.004

Um bei der Photometrie das Szintillationsrauschen an hellen Sternen5 zu vermindern, sollte das Licht

des Sterns durch eine gezielte Defokussierung auf eine größere Detektorfläche verteilt werden. Dies

ermöglicht eine längere Belichtung des Sterns, da die Sättigungsgrenze des Detektors später erreicht

wird.

Rauschen durch Aperturpositionierung:

Eine weitere Fehlerquelle ergibt sich aus der Positionierung der Apertur imBild, da die Bestimmung des

Sternzentrums eine gewisse Unsicherheit aufweist. Für eine gaußförmigePSF kann der relativen Fehler

σpos in der gemessenen Intensität nachIrwin u. a.(2007) abgeschätzt werden mit:

σpos≈
2√
2π

1.175r (1.175δx)2exp
(

−(1.175r)2/2
)

. (3.33)

5 Die hellsten Sterne bei denen ein Transitereignis festgestellt wurde besitzen scheinbare Helligkeiten von ca. 7.5 mag im
roten Spektralbereich. Bei guten atmosphärischen Bedingungen mit FWHM-Werten um 1.5′′ beträgt die maximale
Belichtungszeit für diese Sterne etwa 0.6 s.
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Über Gl. (3.4) kann dieser in Magnituden ausgedrückt werden:

σmag,pos= 2.5log(1+σpos) . (3.34)

Dabei ist r der Aperturradius undδx der Positionierungsfehler der Apertur, wobei beide Größen als

Vielfaches des Halbwertsradius HWHM angegeben werden. Der Faktor1.175 entsteht aus dem Zusam-

menhang des Parametersσ mit dem ParameterHWHM der gaußförmigen PSF überHWHM= 1.175σ .

Da der Positionierungsfehler oft in Pixel angegeben ist, erfolgt die Umrechnung in Einheiten des Halb-

wertsradius über

δx =
δx [px]

HWHM [px]
. (3.35)

Aus Gl. (3.33) geht hervor, dass bei einem Anwachsen des Aperturradius die Positionierungsgenauigkeit

eine immer geringere Rolle spielt. Dabei verschlechtert sich allerdings das Signal/Rausch-Verhältnis des

Sterns, da bei einer größeren Apertur der Einfluss des Hintergrundrauschens stärker wird. Im gegenteili-

gen Fall, d. h. bei kleiner werdender Apertur, kommt es zu einem immer stärker werdenden Intensitäts-

verlust, da ein immer kleinerer Teil der Sternabbildung zur Photometrie herangezogen wird. Der opti-

male Aperturradius mit dem bestmöglichen Signal/Rausch-Verhältnis des Sterns entspricht nachHowell

(1989) und Irwin u. a. (2007) in etwa dem FWHM-Wert des Sterns. Abb.3.5 zeigt die relative Abwei-

chung der gemessenen Intensität in Magnituden bei verschiedenen HWHM-Werten des Sterns und einer

Positionierungsgenauigkeit der Apertur von 0.1 px in Abhängigkeit vom Aperturradius.
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Abb. 3.5: Intensitätsunsicherheit durch Aperturpositionierung inAbhängigkeit des Aperturradiusrap. Betrachtet
wurde eine Unsicherheit der Positionierung von 0.1 px unterguten (HWHM = 1px, entspricht am
Triebenberg-Teleskop einem FWHM von 1.5′′), mittleren (HWHM = 1.5px→ FWHM = 2.25′′) und
schlechteren (HWHM= 2px→ FWHM= 3′′) atmosphärischen Bedingungen.

Die steigende Genauigkeit für Aperturradien unter 0.8 HWHM ist auf die Verwendung eines sehr

kleinen Sternausschnitts zurückzuführen, an dem sich kleine Positionsänderungen nur noch gering aus-

wirken. Da bei diesen kleinen Radien ein Großteil der Sternintensität nichtbeachtet wird und sich das

Signal/Rausch-Verhältnis verschlechtert (Howell, 1989) werden sehr kleine Aperturradien nicht ein-
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gesetzt. Die Positionierungsgenauigkeit führt vor allem bei sehr guten atmosphärischen Bedingungen

(HWHM< 1′′) zu Ungenauigkeiten der Intensitätsbestimmung im Bereich von 2 mmag bei einemAper-

turradius von 2 HWHM. Bei den vorherrschenden mittleren atmosphärischen Bedingungen sinkt die Un-

sicherheit unter 1 mmag und spielt damit in der Gesamtgenauigkeit nur noch eine untergeordnete Rolle.

Gesamtrauschen:

Mit den genannten Rauschkomponenten kann das Gesamtrauschen der ermittelten Sternintensität be-

rechnet werden:

σmag=
√

σ2
mag, f lat +σ2

mag,szinti+σ2
mag,pos. (3.36)

3.3.3 Genauigkeit differentielle Photometrie

Um die Intensitätsvariationen der untersuchten Transitereignisse mit höchstmöglicher Genauigkeit zu

bestimmen, wird das Verfahren der differentiellen Photometrie eingesetzt. Dabei wird die Helligkeitsdif-

ferenz des Zielobjekts (z. B. Stern mit Exoplanet, Asteroid, variabler Stern) relativ zu einem oder einer

Gruppe von Vergleichssternen innerhalb der Aufnahme bestimmt. Bei konstanten Helligkeiten der Ver-

gleichssterne stellen die Variationen der Helligkeitsdifferenz die Intensitätsvariationen des Zielobjekts

dar. Die Differenzbildung erfolgt mit den gemessenen instrumentellen Helligkeiten. Dies hat den Vor-

teil, dass alle benötigen Sterne in einer Aufnahme vorhanden sind. Eine ebenfalls mögliche absolute

Kalibrierung des Zielobjekts an Standardsternen führt zu ungenaueren Ergebnissen, da die Dichte der

Standardsterne am Himmel sehr gering ist und daher in den meisten Fällen ein zweites Himmelsge-

biet beobachtet werden muss. Dies hat vor allem bei unterschiedlichen atmosphärischen Bedingungen

ungenauere Helligkeitsbestimmungen zur Folge. Weiterhin liegt die Helligkeitsgenauigkeit vieler Stan-

dardsterne deutlich über dem geforderten mmag-Bereich.

Die Genauigkeit der differentiellen Zielsternhelligkeitσmag,ges ergibt sich aus der Genauigkeit der

Einzelmessung des Zielsternsσmag,ziel und der Genauigkeit der mittleren instrumentellen Helligkeit vonn

VergleichssternenσmagV̄ . Dabei werden unkorrelierte Messungen vorausgesetzt. Die Gesamtgenauigkeit

σgesberechnet sich nach

σmag,ges =
√

σ2
mag,ziel +σ2

mag,V̄

=

√

σ2
mag,ziel +

∑n
i=1 σ2

i

n2 . (3.37)

Wird der Einfluss vonσmagV̄ minimiert, ist das Genauigkeitspotential hauptsächlich von der Einzelmes-

sung des Zielsternsσmag zielabhängig. Die Vergleichssterngenauigkeit ist durch die Genauigkeit und An-

zahl der darin enthaltenen Einzelsterne bestimmt. Um die Anzahl der benötigten Vergleichssterne abzu-

schätzen, werden drei Zielsterne mit unterschiedlichem SNR und vier Vergleichssterngruppen betrachtet.

Tab.3.5 zeigt die betrachteten Genauigkeiten der Zielsterne sowie der Einzelsternein den Vergleichs-

sterngruppen. In den Abb.3.6- 3.8ist die zu erwartende Genauigkeit der differentiellen Photometrie für

die drei Zielsterne dargestellt. Dabei wurde jede Vergleichssterngruppe aus Sternen mit gleichem SNR

gebildet. Es ist zu erkennen, dass mit steigender Genauigkeit des Zielsterns auch die Anforderung an
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Tab. 3.5:SNR und zugehörige Unsicherheit in Magnituden der Ziel- undeinzelnen Vergleichssterne zur Genau-
igkeitsabschätzung der differentiellen Photometrie.

SNR σmag [mmag]

1 400 2.7
Zielstern 2 650 1.7

3 1000 1.1
1 200 5.4
2 400 2.7

Vgl.-stern
3 650 1.7
4 1000 1.1
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Abb. 3.6: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfür Zielstern 1 (siehe Tab.3.5,
durchgezogene Linie) mit Vergleichssternen
aus der Gruppe 1 (gestrichelt), 2 (Strich-
Punkt), 3 (Strich-Strich), 4 (gepunktet).n
bezeichnet die Anzahl der Vergleichssterne.
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Abb. 3.7: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfür Zielstern 2, alle Angaben
wie in Abb.3.6.

die Genauigkeit der Vergleichssterne steigt. Der Zielstern sollte immer mit möglichstgleich hellen (ähn-

liches SNR) oder helleren (besseres SNR), ungesättigten Sternen verglichen werden. Bei Verwendung

gleich heller Vergleichssterne sind fünf bis sechs Sterne ausreichend,da sich die Genauigkeit bei einer

größeren Anzahl Sterne nur noch gering verbessert. Sind nur wenige helle Vergleichssterne vorhanden,

sollten diese nicht mit schwächeren Sternen kombiniert werden. Dies würde zu einer Verschlechterung

der erreichbaren Genauigkeit führen (Abb.3.9, Kurven a). Umgekehrt können wenige hellere Sterne die

Genauigkeit einer Vergleichssterngruppe aus schwächeren Sternenstark verbessern. Die Genauigkeit der

Vergleichssterngruppe kann nochmals gesteigert werden, wenn zur Berechnung des Mittelwerts statt des

arithmetischen das gewichtete Mittel verwendet wird. Mit den Gewichten der einzelnen Vergleichsstern-

magnituden

wi =
1

σ2
i

(3.38)

wird das gewichtete Mittel der Vergleichssterne mit

mV̄ =
∑n

i=1wimi

∑n
i=1wi

(3.39)



3.3 Photometrie 33

 0

 1

 2

 3

 4

 5

 6

 1  2  3  4  5  6  7  8  9  10

[m
m

ag
]

n

Abb. 3.8: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfür Zielstern 3, alle Angaben
wie in Abb.3.6.
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Abb. 3.9: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfür Zielstern 2 mit Vergleichs-
sternen aus Gruppe 1 und 3. Zusätzlich wur-
de für Vergleichssterne aus Gruppe 1 ab
n = 3 mit Sternen aus Gruppe 3 „aufgefüllt“
(Strich-Punkt) und umgekehrt (Strich-Strich),
um eine gemischte Vergleichssterngruppe
zu simulieren. Die Mittelung der Vergleichs-
sterne erfolgt mit arithmetischem Mittel (a)
und gewichtetem Mittel (b). Man beachte die
geänderte Skalierung der Achsen.

und der entsprechenden Standardabweichungσmag,V̄ berechnet:

σmag,V̄ =

√

∑n
i=1w2

i σ2
i

(∑n
i=1wi)

2

=

√

1

∑n
i=1

1
σ2

i

. (3.40)

Abb.3.9(Kurven b) zeigt die Verbesserung des gewichteten Mittels gegenüber dem arithmetischen Mittel

(Kurven a).

3.3.4 Einfluss der Atmosphäre auf differentielle Photometrie - Extinktion

Die Extinktion beschreibt die Abschwächung der Sternstrahlung innerhalb der Erdatmosphäre durch Ab-

sorption und Streuung an den Luftmolekülen. Neben der Länge des zurückgelegten Lichtwegs durch die

Atmosphäre ist die Extinktion auch von der Wellenlänge des Lichts abhängig (blaues Licht wird stärker

geschwächt als rotes). Während des Beobachtungszeitraums führt die Extinktion zu einer Neigung und

Krümmung der resultierenden Transitlichtkurven, was die Auswertung erschwert und deshalb weitestge-

hend korrigiert werden sollte.

3.3.4.1 Extinktion erster Ordnung

Die Extinktion erster Ordnung beschreibt die Abschwächung in Abhängigkeit vom verwendeten Filter

und zurückgelegten Lichtweg. Der Lichtweg durch die Atmosphäre wird mit Hilfe der LuftmasseX

ausgedrückt. Die Luftmasse ist ein relatives Maß und gibt das Verhältnis aus zurückgelegtem Weg bei



34 3 Datenerfassung und -analyse

einer Zenitdistanzz und kürzestem Weg bei einer Zenitdistanzz0 = 0° an. Für die wahre Zenitdistanzz

berechnet sich die Luftmasse nachYoung und Irvine(1967) mit

X =
1

cosz

[

1−0.0012

(

1
cos2z

−1

)]

(3.41)

und

cosz= sinφ sinδ +cosφ cosδ cosh. (3.42)

Dabei istδ die Deklination der aktuellen Epoche,φ die geographische Breite des Observatoriums und

h der Stundenwinkel des beobachteten Objekts. Eine Berechnungsvorschrift für h findet sich inMeeus

(1998). Ändert sich die Zenitdistanz und damit die Luftmasse eines Sterns um∆X, so ändert sich auch

die Helligkeit des Sterns um

∆m= k′F∆X, (3.43)

mit dem filterabhängigen Extinktionskoeffizienten erster Ordnungk′F , der die Änderung der Intensität in

mag/Lu f tmassebeschreibt.

Das Bildfeld der Aufnahmen am Observatorium Triebenberg beträgt 51.4′×51.4′ am Himmel. Da-

mit variiert die Luftmasse der abgebildeten Sterne bereits innerhalb einer Aufnahme (differentielle Ex-

tinktion) und es ist notwendig, die ermittelten Helligkeiten auf eine einheitliche Luftmasse (z.B. des

Zielobjekts) umzurechnen. Ausgehend von zwei im Zenit gleich hellen Sternen zeigt Abb.3.10den Hel-

ligkeitsunterschied des Sternpaars mit zunehmender Zenitdistanz, wobei ein Stern eine um 50′ größere

Zenitdistanz aufweist. Bei einer größeren Anzahl an Vergleichssternen könnte sich der Einfluss der dif-

ferentiellen Extinktion herausmitteln, wobei jedoch ein Resteinfluss vor allem bei Zenitdistanzen größer

als 50 ° nicht ausgeschlossen werden kann.
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Abb. 3.10:Auswirkung der differentiellen Extinktion innerhalb einer Aufnahme für zwei gleich helle Sterne
mit einem Zenitdistanzunterschied von 50′ und unterschiedlichen Extinktionskoeffizientenk′ in den
Spektralbändern B,V und R.
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Der Wert fürk′F ist von den atmosphärischen Eigenschaften, z. B. dem Gehalt an Schwebstoffen, und

der Höhe des Beobachtungsstandorts abhängig. Sind mehrere Vergleichssterne mit ähnlichem Farbindex

wie der Zielstern (Abschnitt3.3.4.2) vorhanden, kann bei einer längeren Beobachtungsreihe der Extink-

tionskoeffizient geschätzt werden. Dazu ist es notwendig, dass der Luftmassenbereich des beobachteten

Bildfelds während der Beobachtungsreihe möglichst groß ist und keine wechselnden atmosphärischen

Bedingungen, z. B. in Form von aufziehenden dünnen Wolken, vorhanden sind. Zur Bestimmung des

Koeffizienten werden in der SoftwareET die instrumentellen Helligkeiten aller Vergleichssterne in einer

Aufnahme gemittelt und der mittleren Luftmasse der Aufnahme gegenübergestellt. Der Anstieg einer

ausgleichenden Gerade durch die Messwerte der gesamten Aufnahmesequenz liefert den Extinktions-

koeffizienten (Warner, 2006). Bei kleinen Luftmassenänderungen oder durchziehender Bewölkung soll-

te diese Methode nicht angewendet werden, da damit der Anstieg der Geraden nur ungenau bestimmt

wird. In diesem Fall kann die Extinktionskorrektur mit festen Faktoren fürden jeweiligen Filterbereich6

durchgeführt werden, da diese Werte vermutlich näher am tatsächlichenWert liegen als ein nicht berück-

sichtigter Extinktionskoeffizient. AusGary(2007) werden die Filterfaktoren bestimmt zu:

k′B = 0.27mag/Luftmasse,

k′V = 0.18mag/Luftmasse,

k′R = 0.15mag/Luftmasse.

Allerdings können, wie in Abb.3.11am Beispiel des R-Filters dargestellt, die tatsächlichen Extinktions-

koeffizienten erheblich von den festen Faktoren abweichen. Als Ursache wird eine geringe atmosphä-

rische Transparenz aufgrund hoher Luftfeuchtigkeit in Verbindungmit einem hohen Schwebstoffanteil

vermutet.

3.3.4.2 Extinktion zweiter Ordnung

Auch die unterschiedliche Farbe zweier Sterne verursacht eine Variation des Helligkeitsunterschieds

zwischen den Sternen bei Beobachtung in verschiedenen Zenitdistanzen (Luftmassen). Das Licht blauer

Sterne wird mit steigender Zenitdistanz stärker geschwächt als das Licht roter Sterne (Extinktion zweiter

Ordnung). Dieser Effekt wirkt sich besonders stark auf ungefilterteAufnahmen aus, tritt aber auch inner-

halb der verwendeten breitbandigen Filter auf. Abb.3.12zeigt die emittierte Strahlung zweier Sterne (als

Schwarze Körper angenommen) mit Temperaturen von 8000 K (blauer Stern) und 4500 K (roter Stern)

sowie den Filterbereich des verwendeten B-Filters. Innerhalb des Filtersnimmt die Strahlungsintensität

des blauen Sterns bei kürzeren Wellenlängen, und die des roten Sternsbei längeren Wellenlängen, zu. Im

betrachteten Filterband erscheint damit der blaue Stern bläulicher als der rote Stern. Die Extinktion zwei-

ter Ordnung wirkt also auch innerhalb des Filters. Die Farbe eines Sternswird mit Hilfe des Farbindex

(FI) bestimmt, welcher sich aus der Helligkeitsdifferenz in zwei Spektralbändern ergibt. Dabei wird die

Helligkeit im langwelligeren Spektralbereich von der Helligkeit im kurzwelligeren Spektralbereich sub-

trahiert. Es gilt: je größer der Farbindex, desto rötlicher erscheint der Stern. Gebräuchliche Farbindizes

6 Die angegebenen Extinktionskoeffizienten gelten für Standard B,V,R-Filter. Aufgrund der geringen spektralen
Abweichungen der verwendeten B,G,R-Filter, sollten für diese Filter ähnliche Koeffizienten gelten und es können die
Koeffizienten für B,V,R-Filter verwendet werden.
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Abb. 3.11:Bestimmung des Extinktionskoeffizienten erster Ordnung als Anstieg einer ausgleichenden Gerade
der instrumentellen Helligkeit der VergleichssternemV in Abhängigkeit von der Luftmasse. Aus Auf-
nahmen zum Transit von XO-1b am 24.04.2008 mit R-Filter. DerExtinktionskoeffizient wurde zu
k′R = 0.49mag/Luftmasse bestimmt.

für den sichtbaren Spektralbereich sind z. B. B-V und V-R, für den infraroten Bereich J-K.

Die Helligkeitsänderung zweier Sterne, welche über einen Luftmassenbereich von∆X beobachtet

werden ergibt sich (ohne differentielle Extinktion) aus

∆m= k′′FI ∆FI∆X (3.44)

mit der Differenz der Farbindizes der Sterne∆FI und dem Extinktionskoeffizienten zweiter Ordnung für

den entsprechenden Spektralbereichk′′FI . Im Fall der in Abb.3.12betrachteten Sterne zeigt Tab.3.6die zu

erwartende Helligkeitsvariation pro Luftmasse zwischen beiden Sternen. Bei Verwendung des C-Filters
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Abb. 3.12:Spektrale spezifische AusstrahlungMλ eines kühlen bzw. heißen Sterns (als Schwarzer Körper ange-
nommen) und Durchlassbereich des verwendeten B-Filters.
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Tab. 3.6:Helligkeitsvariation aufgrund von Extinktion zweiter Ordnung zwischen einem blauen (T = 8000K)
und roten (4500K) Stern in den Filterbändern B,V,R. Im Vergleich die zu erwartende Helligkeitsvariati-
on bei Verwendung des C-Filters. AusGary(2007).

Filterband ∆m [mmag/Luftmasse]

B 16
V 6
R 3
C 59

sind die Extinktionseinflüsse erwartungsgemäß am größten, sodass dieser Filter nicht zur Beobachtung

verwendet werden sollte. Im Vergleich zum B-Filter wird der Einfluss derExtinktion zweiter Ordnung

bei Verwendung des R-Filters um einen Faktor 5 reduziert. Aufgrund des sehr großen Farbunterschieds

zwischen den beiden Sternen liegen die in Tab.3.6 gezeigten Werte nahe an den möglichen Maximal-

werten. Eine weitere Reduzierung mit dem Ziel, die Extinktion zweiter Ordnungzu vernachlässigen, ist

die Verwendung von Vergleichssternen, die annähernd die Farbe desZielobjekts besitzen. Der Katalog

2-Micron-All-Sky-Survey(2MASS) stellt J-, H- und K-Helligkeiten für etwa 471 Millionen Sterne be-

reit, welche z. B. über den Aladin-Sky-Atlas (Bonnarel u. a., 2000) abgerufen werden können. Stehen für

einen Teil der Sterne B-V oder V-R Farbindizes zur Verfügung kann der J-K Index für -0.1<J-K<1.0 in

B-V und V-R umgerechnet werden (Warner, 2007):

B−V = 0.0484+1.7006(J−K)−0.4535(J−K)2 +0.2807(J−K)3

V −R = 0.0451+1.0038(J−K)−0.5401(J−K)2 +0.3458(J−K)3. (3.45)

Die Bedingung „gleichfarbig“ ist nachGary(2007) für zwei Sterne bei einer J-K Differenz≤ 0.2 erfüllt.

Daraus ergibt sich eine maximale B-V Differenz von 0.36 und V-R Differenz von 0.22.

In einigen Fällen besteht die Möglichkeit, dass nur wenige Vergleichssterne (im Extremfall ein Stern)

mit stark vom Zielobjekt abweichenden Farben vorhanden sind und aufgrund der Beobachtungsbedin-

gungen mit B- oder auch L- bzw. C-Filter beobachtet werden muss. Bei dieser Konfiguration kann die Be-

stimmung des Extinktionskoeffizienten zweiter Ordnung notwendig werden. Dazu wird für jeden Stern

die instrumentelle Magnitude der entsprechenden Luftmasse gegenübergestellt und an die Messwerte ei-

ne ausgleichende Gerade angepasst. Für einen blauen Stern wird der Anstieg der Gerade etwas größer als

für einen roten Stern sein, da die Extinktion auf den roten Stern einen etwasgeringeren Einfluss ausübt.

Der größte Anteil der Anstiege aller Sterne wird durch die Extinktion erster Ordnung verursacht. Die

Differenz der Anstiege ist jedoch auf die Extinktion zweiter Ordnung zurückzuführen. Aus der Beobach-

tung von zwei Sternen mit den FarbindizesFI1, FI2 und den ermittelten Anstiegenm1,m2 ergibt sich der

Extinktionskoeffizient zweiter Ordnung nachWarner(2006):

k′′FI =
m1−m2

FI1−FI2
. (3.46)
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3.4 Auswahl der Vergleichssterne

Zur präzisen Bestimmung der Transitlichtkurven mittels differentieller Photometrieist es notwendig, die

Vergleichssterne auf mögliche Variabilität zu prüfen und veränderliche sowie stark verrauschte Sterne

von der Messung auszuschließen.

Um den Einfluss der Extinktion über dem gesamten Beobachtungszeitraum sowie Intensitätsver-

ringerungen durch dünne Wolkenschichten aus den Daten zu entfernen, ist jedes Einzelbild auf eine

Referenzaufnahme zu normieren. Als Referenzaufnahme wird häufig die erste Aufnahme im Beobach-

tungszeitraum verwendet. Für Transits, deren Beginn in der Dämmerung liegt, ist diese Methode nicht

empfehlenswert, da ungünstige Signal/Rausch-Verhältnisse in den erstenAufnahmen eine zusätzliche

Fehlerquelle darstellen kann. Als Referenzaufnahme wird diejenige Aufnahme ausgewählt, in welcher

der für die Bestimmung des Extinktionskoeffizienten erster Ordnung verwendete mittlere Vergleichsstern

die maximale Intensität besitzt.

Die Helligkeitsdifferenzen∆mk (in Magnituden) der Vergleichssterne in jeder Aufnahmek bezüglich

der Referenzaufnahme werden gebildet mit

∆mk =
1
n

n

∑
i=1

(mRe f,i −mk,i) , (3.47)

wobei n die Anzahl der Vergleichssterne undmk,i die Helligkeit des Vergleichssternsi in Aufnahmek

bezeichnet. Die Differenzen∆mk werden als Korrekturwerte für alle Vergleichssterne im Bildk zu den

gemessenen Helligkeitenmk,i addiert

mkorr
k,i = mk,i +∆mk. (3.48)

Es ergeben sich die normierten Vergleichssternhelligkeitenmk,i , aus denen für jeden Stern eine um die

Einflüsse der Atmosphäre weitgehend befreite Lichtkurve erzeugt wird.

Die Selektion der Vergleichssterne erfolgt in der SoftwareET in vier Schritten:

• Eliminierung von Ausreißern in den einzelnen Lichtkurven der Sterne (Abb.3.13). Alle Messwerte

mit einer Abweichung größer als 0.03 mag vom Median der Lichtkurve werden entfernt.

• Ermittlung des Sterns mit der kleinsten Standardabweichung seiner Lichtkurve. In den Daten

des ausgewählten Vergleichssterns wird in einem iterativen Prozess nach Messwerten mit einem

Abstand größer 0.01 mag vom Mittelwert der Lichtkurve gesucht. Bei einer Abweichung über

0.01 mag wurde vermutlich ein Teil der Vergleichssterne durch Wolken verdeckt, sodass in dieser

Aufnahme keine Messungen vorgenommen werden sollten und alle darin enthaltenen Vergleichs-

sterne von der weiteren Berechnung ausgeschlossen sind.

• Erneute Bestimmung der Standardabweichung der Sternlichtkurven mit denum Ausreißer korri-

gierten Daten (Abb.3.14). Überschreitet die Standardabweichung eines Sterns einen Grenzwert

G1
7, so wird der Stern komplett von der weiteren Berechnung ausgeschlossen, wobei aber min-

destens ein Vergleichsstern zur differentiellen Photometrie erhalten bleibenmuss.

• Die ausgewählten Vergleichssterne werden erneut über Gl. (3.47) und Gl. (3.48) auf die Referenz-

7 Kann vom Nutzer der SoftwareET an die jeweiligen Auswertegegebenheiten angepasst werden, Voreinstellung:
G1 = 0.009mag.
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aufnahme normiert und die Lichtkurve mit der geringsten Standardabweichung ermittelt. Multipli-

ziert mit einem FaktorG2
8 definiert diese Abweichung die maximal zulässige Standardabweichung

der Vergleichssterne. Sterne mit größerer Standardabweichung werden in der weiteren Auswertung

nicht berücksichtigt (Abb.3.15).
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Abb. 3.13:Extinktionskorrigierte Lichtkurven (instru-
mentelle Helligkeiten) des Transitsterns
XO-1 und der Vergleichssterne 1 bis 5. Das
Ende der Messung ab JD=2454581.485
wurde durch stark wechselnde Bewölkung
beeinträchtigt.
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Abb. 3.14:Lichtkurven aus Abb.3.13um Ausreißer
bereinigt, mit Standardabweichungenσ1−
σ5 der Vergleichssterne.
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Abb. 3.15:Extinktionskorrigierte Lichtkurven des
Transitsterns XO-1 und der Vergleichs-
sterne (Abb.3.13) nach Ausschluss von
Lichtkurven mit einer Standardabweichung
> 0.009mag, mit neuen Standardabwei-
chungen der Vergleichssterne. Bei einem
FaktorG2 = 1.65 wird Stern 2 von der Be-
rechnung des mittleren Vergleichssterns
ausgeschlossen.
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Abb. 3.16:Resultierende normierte Lichtkurve von
XO-1 vom 24.04.2008. Der Austritt des
Planeten konnte aufgrund wechselnder Be-
wölkung nur teilweise beobachtet werden.

8 sieheG1, Voreinstellung:G2 = 1.65.
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Nach Auswahl der Vergleichssterne folgt die differentielle Photometrie des Zielsterns. Dazu werden in

jeder Aufnahmek die selektierten Vergleichssterne mit ihren Unsicherheitenσkorr
mag über ein gewichtetes

arithmetisches Mittel, Gl. (3.39), zu einem einzelnen Vergleichsstern der HelligkeitmV̄,k zusammenge-

fasst und die Helligkeitsdifferenz zum Zielstern bestimmt:

∆mziel,k = mV̄,k−mziel,k. (3.49)

Um einen Vergleich zwischen Lichtkurven eines oder mehrerer Transitsterne zu ermöglichen, ist die

resultierende Lichtkurve zu normieren. Der Bereich außerhalb des Transits besitzt die relative

Intensität 1. Dazu wird aus den Daten der Lichtkurve ein Grenzwert ermittelt, der alle Helligkeitsdif-

ferenzen mit∆mziel,k > Grenzwertdem Bereich außerhalb des Transits zuordnet. Mit dem Mittel ¯m der

zugeordneten Differenzen erfolgt die Normierung aller Einzeldifferenzen in relative IntensitätenIk (Abb.

3.16) über

Ik = 10(∆mziel,k−m̄)/2.5, (3.50)

mit dem normierten Rauschen

σIk = 1−10σmag,ges/−2.5. (3.51)

Durch die Mittelung aufeinanderfolgender Datenpunkte einer Lichtkurvekann eine weniger verrausch-

te, gebinnte Lichtkurve9 abgeleitet werden. Wie inPont u. a.(2006) gezeigt, ist die Genauigkeit der

gebinnten DatenpunkteσBin von Korrelationen zwischen den Aufnahmen beeinflusst. Diese Korrela-

tionen werden z. B. durch Änderungen der atmosphärischen Bedingungen hervorgerufen und erzeugen

zusätzlich zum vorhandenen unkorrelierten weißen Rauschenσw ein rotes Rauschenσr . Eine Genau-

igkeitsabschätzung überσBin = σmag,ges/
√

n liefert daher zu optimistische Werte. Die Abschätzung von

σBin kann aus den Messwerten im Bereich außerhalb des Transits erfolgen.Liegen in diesem Bereich

ausreichend viele Daten vor, kannσBin direkt aus der Standardabweichung der gebinnten Daten ermittelt

werden. Weiterhin können die Anteile des weißen und roten Rauschens in den Daten aus der Lösung des

Gleichungssystems (3.52) bestimmt werden. Darin bezeichnetσ1 die Standardabweichung der Einzel-

messung undσn die Standardabweichung über ein gleitendes Mittel aus jeweilsn aufeinanderfolgenden

Datenpunkten (Gillon u. a., 2006):

σ2
1 = σ2

w +σ2
r

σ2
n =

σ2
w

n
+σ2

r . (3.52)

Mit der Vergleichssternauswahl und Durchführung der Photometrie wird die Lichtkurve des Exoplaneten-

Transits erzeugt und kann im nächsten Schritt der Analyse unterzogenwerden.

Zusammenfassend ist in Abb.3.17der bisherige Arbeitsablauf dargestellt. Die Auswertung der Da-

ten erfolgt dabei mit der SoftwareET. Die benötigten Eingabedaten sind eine mitMpCCD aus den

9 In Analogie zur CCD-Technik, bei der das Zusammenfassen mehrerer Pixel zu einem Einzelpixel als „Binning“
bezeichnet wird.
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Rohaufnahmen erstellte Liste aller Sterne und eine Datei mit den Bildkoordinaten der zu verwendenden

Vergleichssterne und des Transitsterns.

Rohaufnahmen

Dark-, Flatkorrektur, Korrektur der Defektpixel und
Intensitätsbestimmung aller Sterne mit MpCCD

Auswahl der benötigten Vergleichssterne und des Transitsterns

Berechnung der Helligkeitsgenauigkeit (Rauschen) für jeden Stern

Korrektur der differentiellen Extinktion innerhalb der Einzelaufnahmen

Auswahl der Vergleichssterne

Berechnung eines mittleren Vergleichssterns in jeder Aufnahme

differentielle Photometrie mit gemitteltem Vergleichsstern, Normierung

Lichtkurve Exoplaneten-Transit

ET

Abb. 3.17:Ablauf zur Erstellung der Transitlichtkurve

3.5 Lichtkurvenanalyse

Die Form der erstellten Lichtkurve ist durch die in Abschnitt2.2diskutierten Parameter bestimmt. Wich-

tige Kenngrößen der Lichtkurve sind die Zeiten des Ein- und Austritts des Exoplaneten vor seinem Zen-

tralgestirn, der Grad der Intensitätsverminderung während des Transitssowie, bei Beobachtung mehrerer

Transits, die Umlaufzeit des Planeten. Im Rahmen dieser Arbeit wird untersucht, mit welcher Genauig-

keit sich diese Parameter mit Hilfe vereinfachter Modellannahmen bestimmen lassen.

3.5.1 Umlaufzeit aus zeitlicher Verschiebung der Lichtkur ven

Mit Hilfe der Beobachtung mindestens zweier Transits und der Kenntnis derAnzahl der Umläufe des

Exoplaneten zwischen den BeobachtungennT lässt sich aus der zeitlichen Verschiebung der Lichtkur-

ven die Umlaufzeit des Planeten bestimmen. Der Verschiebungsbetrag wird über eine Kombination aus

Kreuzkorrelation und dem Vergleich der verbleibenden Differenzen zwischen Referenzlichtkurve und

zeitlich verschobener Lichtkurve ermittelt.

Die KreuzkorrelationsfunktionK(τ) zweier Zeitfunktionenx(t) und y(t) wird allgemein gebildet

über

K(τ) =
∫ ∞

−∞
x(t)y(t + τ)dt, (3.53)

wobeiτ die zeitliche Verschiebung des Signalsy(t) bezeichnet. Stellenx(t) undy(t) identische, umτ1

verschobene Signale dar, so besitzt die Kreuzkorrelationsfunktion ander Stelleτ = −τ1 ein Maximum.
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Der zum Maximum der Korrelationsfunktion gehörende Verschiebungsbetrag gibt die zeitliche Differenz

zwischen den Signalen an.

Bei praktischen Anwendungen liegen die Signale in Form von diskreten Messwerten vor. Stellen

x(ti,x) und y(ti,y) eine Reihe zeitlich gleich aufgelöster Signale zu den Zeitpunktenti,x = t0,x + i∆t und

ti,y = t0,y + i∆t (i = 0, . . . ,N) dar, so kann für einen Verschiebungsbetragk (wobei k als ein Vielfaches

von ∆t definiert ist) der normierte KreuzkorrelationskoeffizientK(k) bestimmt werden:

K(k) =
∑N

i=0x(ti,x)y(ti,y +k)
√

∑N
i=0(x(ti,x))

2 ∑N
i=0(y(ti,y +k))2

. (3.54)

Bei identischen Signalen zur Verschiebungszeitkident nimmt der Korrelationskoeffizient den Wert 1, bei

gegenphasigen Signalen den Wert -1 an.

Bei Transitbeobachtungen wird das Signal durch den Transit gebildet,während der Bereich außer-

halb des Transits den Wert 0 erhält. Dazu wird von den Messwerten der normierten Lichtkurve der Wert

1 subtrahiert. Für die Anwendung der Kreuzkorrelation auf Transitbeobachtungen muss die zeitliche

Auflösung der einzelnen Beobachtungsepochen identisch sein. Um einehohe Genauigkeit der Korrela-

tion zu erreichen, ist die zeitliche Auflösung∆t entsprechend hoch zu wählen (∆t ≈ 1s), da der kleinste

Verschiebungsschrittk durch die Auflösung∆t begrenzt ist. Zur Verminderung des Rauschens wird eine

gebinnte Lichtkurve erstellt, wobei sich ein gemittelter Datenpunkt aus jeweils fünf einzelnen Daten-

punkten ergibt. Ein Mittelwert aus mehr als fünf Einzelpunkten führt besonders im Bereich des ersten

und vierten Kontakts zu einem Informationsverlust (Abb.3.18), da sich mit zunehmender Datenlänge des

Mittels der Transit aufweitet. Zur weiteren Reduzierung des Rauschens wird die gebinnte Lichtkurve mit

einem gleitenden Mittel über jeweils fünf Datenpunkte gefiltert. Aus den Datenpunkten dieser gefilterten

Lichtkurve wird im nächsten Schritt eine hochaufgelöste Lichtkurve mit einer zeitlichen Auflösung von

∆t = 10−5d (dies entspricht etwa 0.85 s) generiert, wobei sich die Intensitäten der einzelnen Zeitschritte
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Abb. 3.18:Aufweitung einer theoretischen Originallichtkurve (orig) durch Mittelung über jeweilsn Datenpunkte
(Bin n). Die resultierenden Zeiten für den ersten und vierten Kontakt werden über die senkrechten
Striche visualisiert.
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aus einer linearen Interpolation der gefilterten Daten ergeben.

Mit den hochaufgelösten Daten der Referenz- und beobachteten Lichtkurve kann die Kreuzkorre-

lation zwischen den beiden Transitereignissen berechnet werden. Liegen Beobachtungen über den ge-

samten Transitzeitraum vor, ergibt sich der maximale Korrelationskoeffizient bei zeitlicher Übereinstim-

mung beider Lichtkurven. Konnte jedoch nur ein Teil des Transits beobachtet werden, fällt das Kor-

relationsmaximum nicht mit der zeitlichen Übereinstimmung der beiden Lichtkurvenzusammen. Der

Korrelationskoeffizient ist bei einer Verschiebung der beobachtetenLichtkurve gegenüber dem Refe-

renztransit größer, als bei Übereinstimmung der beiden Kurven (Abb.3.19). Um auch in diesem Fall den

Verschiebungsbetrag bestimmen zu können, wird die Differenz der beiden Lichtkurven zum Verschie-

bungszeitpunktk betrachtet. Stimmen beide Lichtkurven beik = kident überein, gilt fürm überlappende

Datenpunkte:

m

∑
i=1

(x(ti,x)−y(ti,y +k))2 = min. (3.55)

Diese Minimumsbedingung gilt jedoch nur für den Fall, dass der Verschiebungsbetrag zur Referenz-

lichtkurve bereits näherungsweise bekannt ist. Überlappen sich zwischen Referenz- und beobachteter

Lichtkurve nur die Bereiche außerhalb des Transits (Abb.3.20), wird die Differenz der Lichtkurven in

diesem Bereich kleiner sein als bei völliger Übereinstimmung der Kurven. Nur bei völlig rauschfrei-

en Lichtkurven wäre die Differenz in beiden Fällen gleich und würde den Wert Null annehmen. Da

rauschfreie Lichtkurven in der Praxis nicht auftreten, kann die ausschließliche Verwendung der Mini-

mumsbedingung zu einem falschen Verschiebungsbetrag führen.

Um die Nachteile beider Verfahren zu umgehen, wird in dem verwendeten kombinierten Verfahren

zuerst eine Kreuzkorrelation zwischen beiden Lichtkurven durchgeführt. Der daraus erhaltene Verschie-

bungsbetrag dient als Startwert zur Suche des Minimums der Kurvendifferenz. Voraussetzung dafür ist

die Beobachtung eines Teilbereichs der Lichtkurve außerhalb des Transits, sodass die Messdaten auf
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Abb. 3.19:Kreuzkorrelation bei unvollständigen Licht-
kurven. Bei Verschiebung a) der beobach-
teten Lichtkurve ergibt sich ein Korrela-
tionskoeffizient von 0.64, bei Verschie-
bung b) ein Koeffizient von 0.85 und bei
identischem Verlauf 0.64. Damit würde die
falsche Verschiebung b) als richtig erkannt.
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schen beiden senkrechten Strichen minimal
wird.
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diesen Bereich normiert werden können. Eine fehlerhafte Normierung führt zu einer vertikalen Verschie-

bung der Lichtkurve, die besonders dann zu fehlerhaften Verschiebungsbeträgen führt,wenn ein Ereignis

nur teilweise beobachtet werden konnte.

Aufgrund der Endlichkeit der Lichtgeschwindigkeit und dem Abstand Erde-Sonne von etwa 8.3

Lichtminuten ist der Empfangszeitpunkt des Transitsignals abhängig von der Position der Erde und des

Transitsterns in einem Heliozentrischen Koordinatensystem. Je nach Beobachtungszeit variiert der Ab-

stand zwischen Erde und Stern um wenige Lichtminuten (Abb.3.21). Dies hat zur Folge, dass sich der

Empfangszeitpunkt der Signals um einige Minuten verschiebt. Der Effektist besonders ausgeprägt für

Sterne nahe der Ekliptik . Zur Korrektur ist das Julianische Datum (JD) eines Transitzeitpunkts (z.B. der

vom Stern
Erde

Sonne

a)

b)

c)

Abb. 3.21:Transitzeiten und Lichtgeschwindigkeit. Zum Zeitpunkt a)wird der Transit ca. 8.3 min früher als im
Heliozentrum empfangen, zum Zeitpunkt b) ist die Empfangszeit gleich und bei c) wird das Signal
später empfangen. Durch die Umrechnung auf das im Heliozentrum gültige HJD wird dieser systema-
tische Effekt eliminiert.

Transitmitte) in das Heliozentrische Julianische Datum (HJD) umzurechnen10. Die Beobachtung erfolgt

damit scheinbar vom Zentrum der Sonne aus und hängt nicht mehr von der Position der Erde und des

Transitsterns ab. Zur Berechnung der Laufzeitdifferenz zwischen JD und HJD werden Aufnahmezeit-

punkt, Aufnahmerichtung sowie die Position der Erde (Berechnung aus Planetenephemeriden) benötigt.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde die Laufzeitdifferenz mit einem Script vonDan Bruton (2008) be-

rechnet. Abschließend kann die UmlaufzeitPP des Exoplaneten aus dem zeitlichen Verschiebung der

Lichtkurven ∆tT , der Anzahl der UmläufenT sowie der Lichtlaufzeitkorrektionen der Referenz- und

beobachteten Lichtkurve∆tHJD,Re f und∆tHJD,beobberechnet werden:

PP =

∣

∣∆tT +∆tHJD,beob−∆tHJD,Re f
∣

∣

nT
. (3.56)

Zur Untersuchung der mit dieser Methode erreichbaren Genauigkeit wurde eine Reihe simulierter

Lichtkurven nach dem Modell vonMandel und Agol(2002) erstellt und den Datenpunkten ein normal-

verteiltes Rauschen mit Standardabweichungenσmag von 2 mmag bis 5 mmag hinzugefügt. Die Radi-

enverhältnisseRv wurden zu 0.05, 0.1 und 0.15 gewählt, wobeiRv = 1.0 etwa dem VerhältnisRX/R⊙
entspricht. Um unterschiedliche Belichtungszeiten zu simulieren, liegen die Lichtkurven mit zeitlichen

10 Die Bewegung des Heliozentrums um das Baryzentrum wird dabei vernachlässigt, da der Abstand der beiden Zentren in
der Regel kleiner als zwei Sonnenradien ist, was einem Zeitbetrag von maximal 4.5 s entspricht. Ebenso kann die
Differenz JD-HJD für eine Transitbeobachtung als konstant angenommen werden, da sich die Erde über einen
durchschnittlichen Beobachtungszeitraum von 5 h nur um etwa 2 Lichtsekunden im Raum weiterbewegt.
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Auflösungen von 40 s, 60 s und 80 s vor. Dies entspricht Belichtungszeiten von etwa 20 s, 40 s und 60 s

im ungebinnten Modus der Kamera. Verglichen wurde die Abweichung derberechneten zeitlichen Ver-

schiebung der Lichtkurven∆tT von der bekannten Soll-Verschiebung∆tsoll. Daraus wird derrms-Wert

der Differenzen gebildet:

rms=

√

1
n

n

∑
i=1

(∆tT,i −∆tsoll)
2. (3.57)

Die Ergebnisse sind in den Tabellen3.7bis3.9zusammengestellt. Tabelle3.10enthält Abweichungen für

unvollständige Transits, wobei eine Beobachtung der ersten Phase bis zur Transitmitte simuliert wurde.

Die erreichbare Genauigkeit ist vor allem vom RadienverhältnisRv sowie von der Genauigkeit der

Einzelmessung abhängig. Die besten Ergebnisse werden für große Radienverhältnisse mitRv ≥ 0.15

erzielt und liegen im Bereich von 0.5 bis 2 Minuten. Verkleinert sich das Radienverhältnis, fällt die Ge-

nauigkeit auf 1 bis 4 Minuten fürRv = 0.1 und auf> 2.5 Minuten fürRv ≤ 0.05. Bei Radienverhältnissen

in dieser Größenordnung kann durch ein geringeres Rauschen eine deutliche Genauigkeitsverbesserung

erreicht und in einigen Fällen die Auswertung überhaupt erst möglich werden (Abb.3.22und3.23).

Einen geringeren Einfluss hat die Auflösung der Lichtkurve, wobei eine höhere Auflösung in der

Regel mit genaueren Ergebnissen verbunden ist. So führt die Halbierung des Messwertabstands von 80 s

auf 40 s zu einer Genauigkeitssteigerung von etwa 30 %. Wie Tab.3.10zeigt, führt die Verwendung von

nur teilweise beobachteten Lichtkurven zu einer Verschlechterung derGenauigkeit, für das untersuchte

Beispiel im Mittel um den Faktor 1.5.

3.5.2 Tiefe der Lichtkurve, Radienverhältnis und Signifikan z

Die Tiefe der Lichtkurve entspricht der IntensitätsverminderungIT der empfangenen Sternstrahlung wäh-

rend des Transits (Abschnitt2.2.3). Ohne die Berücksichtigung der Randverdunkelung und Inklination

der Planetenbahn im Transitmodell kann die Tiefe des Transits nur näherungsweise abgeschätzt werden,
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Abb. 3.22:Simulierte Daten einer Lichtkurve mit
Rv = 0.05 undσmag = 5mmag und das
sich daraus ergebende gleitende Mittel als
durchgezogene Kurve. Bei dem vorliegen-
den Rauschen ist die Auswertung bestenfalls
mit einer niedrigen Genauigkeit möglich.
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Abb. 3.23:Wie Abb.3.22mit σmag = 2mmag. Durch
die bessere Einzelpunktgenauigkeit wird die
Auswertung erleichtert, da das resultierende
gleitende Mittel weniger streut.
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Tab. 3.7:Genauigkeit der Bestimmung des Transitabstands bei Radienverhältnissen vonRv = 0.05, 0.1, 0.15
und einer zeitlichen Auflösung von 40 s. Werte in Klammern bezeichnen die aufgetretenen maximalen
Differenzen|∆tT −∆tsoll|.

σmag [mmag] rms0.05 [min] rms0.1 [min] rms0.15 [min]

2 2.3 (3.8) 0.9 (1.6) 0.4 (0.6)
3 3.6 (6.8) 1.5 (2.8) 0.4 (0.7)
4 5.5 (8.1) 1.4 (2.5) 1.0 (1.6)
5 10 (18) 1.8 (3.6) 1.4 (2.5)

Tab. 3.8:wie Tab.3.7, zeitliche Auflösung 60 s.

σmag [mmag] rms0.05 [min] rms0.1 [min] rms0.15 [min]

2 5.5 (11) 1.1 (2.3) 0.5 (0.9)
3 6.4 (11) 1.7 (2.8) 0.8 (1.5)
4 11 (23) 2.2 (3.5) 0.9 (1.4)
5 15 (23) 2.2 (3.3) 1.3 (2.3)

Tab. 3.9:wie Tab.3.7, zeitliche Auflösung 80 s.

σmag [mmag] rms0.05 [min] rms0.1 [min] rms0.15 [min]

2 4.1 (6.8) 1.6 (2.8) 0.6 (1.3)
3 7.7 (15) 1.4 (3.3) 0.5 (1.1)
4 9.7 (17) 2.3 (3.5) 1.3 (2.5)
5 15 (29) 3.8 (6.5) 1.9 (3.2)

Tab. 3.10:wie Tab.3.7, unvollständiger Transit mit zeitlicher Auflösung von 60 s.

σmag [mmag] rms0.05 [min] rms0.1 [min] rms0.15 [min]

2 4.1 (6.8) 2.0 (3.2) 0.6 (0.9)
3 9.9 (16) 3.0 (6.2) 1.4 (1.8)
4 18 (30) 3.2 (4.8) 1.4 (2.3)
5 15 (26) 4.1 (7.0) 1.8 (2.9)
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da sie über die Dauer des Transits nicht konstant ist (Abb.2.12). Zur Abschätzung der Transittiefe wird

aus dem gleitenden Mittel der gebinnten Lichtkurve ein Grenzwert ermittelt, alleDatenpunkte mit einer

relativen Intensität unter dem Grenzwert dem Transitbereich zugeordnet und eine mittlere Intensitätsver-

minderung aus den zugeordneten Daten bestimmt. Damit kann ein vonKovács u. a.(2002) definiertes

effektives Signal/Rausch-Verhältnis des TransitsSNRT berechnet werden:

SNRT =
IT
σT

. (3.58)

Die Standardabweichung des Mittels aller Messungen innerhalb des Transits ist mit σT bezeichnet. Um

einen Transit als signifikant zu detektieren, sollteSNRT den Wert 8 bis 10 übersteigen, während für

SNR< 6 das Rauschen dominiert und der Transit nicht sicher erkannt werden kann.

Weiterhin lässt sich aus der ermittelten Intensitätsverringerung das RadienverhältnisRv zwischen

Exoplanet und Stern mit Gl. (2.12) abschätzen:

Rv =
√

IT . (3.59)

Hierbei wird die Randverdunkelung nicht beachtet. Aus diesem Grund kommt es bei längeren Transits

mit Bedeckungsdauern über 2 h zu einer Überschätzung des Radienverhältnisses, da die reale Intensitäts-

verminderung über einem längeren Zeitraum stärker als die angenommene,randverdunkelungsfreie Ver-

minderung ist (Abb.2.12). Umgekehrt wird das Radienverhältnis bei sehr kurzen oder teilweisebeobach-

teten Transits unterschätzt. Der größte Teil der beobachtbaren Transitsweist längere Bedeckungszeiten

auf. Aus diesem Grund wird an das aus den Lichtkurven berechnete Radienverhältnis ein Korrekturfaktor

angebracht, um die Differenz zwischen dem Modell und der gemessenen Lichtkurve zu verringern.

Die erreichbare Genauigkeit des RadienverhältnissesRv wurde an vier simulierten Transitsystemen

mit Zentralsternen der Spektralklassen F, G, K und M ermittelt. Tabelle3.11fasst die verwendeten Ei-

genschaften der Sterne zusammen. Es wurden drei Exoplaneten mit Radien von 0.5, 1.0 und 1.5RX aus-

gewählt, deren kreisförmiger Orbit eine große Halbachse von 0.03 AE und eine Inklination voni = 90°

aufweist. Die zeitliche Auflösung der simulierten Beobachtungen betrug 40 sund 80 s. Zusätzlich wurde

den Daten ein Rauschen von 2.5 mmag und 4 mmag hinzugefügt. Die Koeffizienten der Randverdunke-

lung entsprechen der Beobachtung mit dem R-Filter. Tabelle3.12fasst die Ergebnisse im Vergleich zum

Tab. 3.11:Eigenschaften der verwendeten Zentralsterne der Spektralklassen F, G, K und M zur Transitsimulati-
on. Für die Ermittlung der Randverdunkelungskoeffizientenc undd wird nach Abschnitt2.2.3.2die
PhotosphärentemperaturT, Oberflächenschwerkraft logg und Metallizität [Fe/H] in logarithmisch,
auf die Sonne normierter Einheit ([Fe/H]⊙ = lg1 = 0) benötigt und für die Länge des Transits der
SternradiusRS sowie die SternmasseMS.

F G K M
T [K] 6650 5750 4350 3650
log g [cm/s2] 4.1 4.4 4.6 4.7
[Fe/H] 0.2 0 0.2 -0.3
c 0.20 0.34 0.64 0.23
d 0.41 0.32 0.13 0.50
RS [R⊙] 1.86 1.0 0.72 0.48
MS [M⊙] 1.5 1.0 0.7 0.45
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Soll-Radienverhältnis zusammen und zeigt, dass bei einer Inklination von 90° das Verhältnis auf we-

nige Prozent genau bestimmt werden kann. Transits mitRv = 0.027 konnten aufgrund des sehr kleinen

Signal/Rausch-Verhältnisses nur unvollständig und unsicher bestimmt werden und ermöglichten kei-

ne weitere Auswertung. Dies stellt sogleich den Grenzbereich der Transitdetektion dar, der bei etwa

0.03< Rv < 0.05 liegt. Die Variation des Beobachtungsrauschens oder der zeitlichen Auflösung bewirkt

keine signifikante Änderung des abgeleiteten Radienverhältnisses.

Tab. 3.12:Abweichung der berechneten RadienverhältnisseRv vom Soll-Wert alsrmsaus Einzeldifferenzen
Rv,rms mit Angabe des Signal-Rausch-Verhältnisses der simulierten TransitsSNRT , der maximal auf-
getretenen Abweichung∆Rv,max =

∣

∣Rv,ist −Rv,soll
∣

∣ sowie der prozentualen AbweichungRv,rel . Die
Bahninklination des Exoplaneten beträgt 90 °.

Rv,soll SNRT Rv,rms ∆Rv,max Rv,rel [%]

0.027 3.0 - 5.5 0.0065 0.009 24
0.055 11 - 23 0.0022 0.004 4
0.082 22 - 49 0.0017 0.003 2
0.102 27 - 61 0.0014 0.003 1
0.153 59 -134 0.0018 0.003 1
0.213 94 -230 0.0046 0.008 2
0.319 190 - 440 0.0080 0.018 3

Tab. 3.13:Abhängigkeit des berechneten Radienverhältnisses von derInklination i eines Exoplaneten mitR =
RX um einen M-Stern mit Soll-RadienverhältnisRv,soll, gemittelter Differenz∆Rv = Rv,ist −Rv,soll

sowie demrmsaus Einzeldifferenzen.

i [°] Rv,soll ∆Rv Rv,rms

90 0.213 -0.0037 0.0046
89 0.213 0.0004 0.0032
88 0.213 -0.0087 0.0094
87 0.213 -0.0281 0.0284

Am Beispiel des M-Sterns wurde die Auswirkung einer von 90 ° verschiedenen Inklination unter-

sucht. Dabei zeigte sich mit abnehmender Inklination ein systematisch zu geringes Radienverhältnis

(Tab.3.13). Hauptursache ist der nicht zentrale Durchgang des Exoplaneten, welcher nur noch die im

Vergleich zur Sternmitte dunkleren Randbereiche verdeckt. Dadurch wird die Sternintensität weniger

stark vermindert und der Planet erscheint kleiner. Nimmt die Inklination weiter ab, wird der Effekt durch

den Übergang zu einem partiellen Transit weiter verstärkt.

3.5.3 Bestimmung der Kontaktzeiten

Zum Vergleich mit bereits vorhandenen Transitparametern sind zusätzlich die absoluten Kontaktzeiten

(Abb. 2.6) von Interesse. Liegen z. B. die Zeiten des ersten und vierten Kontakts vor, können weitere Pa-

rameter der Lichtkurve wie Transitlänge und Zeitpunkt der Transitmitte bestimmt werden. Der Schwer-

punkt der Diplomarbeit lag auf der zeitlichen Bestimmung des ersten und vierten Kontakts, da diese im

Vergleich zum zweiten und dritten Kontakt genauer aus den Messwerten zu bestimmen sind.
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Die Modellierung der Lichtkurve während des Transits erfolgt über ein Polynom 4. Grades in der

Form

y = a(x−b)4 +c(x−b)+d. (3.60)

Der für die Parameterschätzung des Polynoms benötigte Datenbereich wirdanhand des gleitenden Mit-

tels der gebinnten Lichtkurve bestimmt. Ausgehend vom Punkt mit der geringsten relativen Intensität

(etwa Transitmitte) sucht der in der SoftwareET implementierte Algorithmus entlang der Zeitachse in

positiver sowie negativer Richtung nach Datenpunkten mit einer relativenIntensität≥ 0.999. Der Zeit-

punkt des ersten gefundenen Datenpunkts in negativer Richtung wird als möglicher Transitbeginn, in

positiver Richtung als mögliches Transitende betrachtet. Mit den innerhalb dieser Zeitspanne gelege-

nen Datenpunkten der normierten Originalmesswerte ist die Schätzung der Polynomparameter über eine

Ausgleichung nach kleinsten Quadraten möglich. Die Zeitpunkte des ersten und vierten Kontakts erge-

ben sich aus dem Schnittpunkt des ermittelten Polynoms mit der Geradeny = 1. Der Schnittpunkt des

Polynoms mit der Geradeny = 1− IT liefert den zweiten und dritten Kontakt, wobei diese Zeiten nur

eine grobe Abschätzung darstellen (Abb.3.24). Liegen Teilbeobachtungen des Transits vor, werden die

in der Beobachtungsspanne liegenden Kontaktzeiten ebenfalls bestimmt. Die ermittelten Kontaktzeiten

liegen in JD vor und müssen vor dem Vergleich mit anderen Ergebnissen in HJD umgerechnet werden.
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Abb. 3.24:Modellierter Transit im Vergleich mit theoretischem Verlauf. Im dargestellten Transit wird der erste
und vierte Kontakt auf 1.7 min genau wiedergegeben. Bei einer berechneten Transittiefe von 0.01
(theoretischer Wert 0.0104) weicht der zweite Kontakt um 15min und der dritte Kontakt um 7 min ab.

Die Genauigkeit der ermittelten Kontaktzeiten wurde mit den im Abschnitt3.5.2vorgestellten simu-

lierten Transits bestimmt. Dabei wurden systematische Abweichungen des ersten und vierten Kontakts

vom Soll-Wert festgestellt, welche auf eine unzureichende Modellierung der Kurve durch das Polynom

vierten Grades zurückzuführen ist (Abb.3.24). Die Abweichung des ersten Kontakts wurde im Mittel

zu -5.2 min (berechneter Kontakt zu früh), die des vierten Kontakts zu 6.2min (berechneter Kontakt zu

spät) bestimmt und als Korrektur angebracht. In Tab.3.14und3.15sind die Ergebnisse in Abhängigkeit

von vier Radienverhältnisgruppen mitRv = 0.05, 0.1, 0.15 und 0.2 zusammengefasst. Betrachtet man



50 3 Datenerfassung und -analyse

Tab. 3.14:Genauigkeit der ermittelten Kontaktzeiten für ersten und vierten (rms1,4) bzw. zweiten und dritten
Kontakt (rms2,3) sowie der TransitmittermsTm und TransitdauerrmsTd in Abhängigkeit vom Radien-
verhältnisRv bei einer zeitlichen Auflösung von 40 s und einem Messwertrauschen von 2.5 mmag (in
Klammern 4.0 mmag).

Rv rms1,4 [min] rms2,3 [min] rmsTm [min] rmsTd [min]

0.05 8.6 (6.1) 29 (32) 6.6 (3.8) 11 (9.6)
0.10 4.3 (5.6) 22 (22) 2.1 (3.2) 7.5 (9.0)
0.15 5.4 (7.1) 14 (18) 3.6 (4.5) 10 (11)
0.20 6.0 (5.9) 27 (12) 2.6 (4.9) 11 (12)

Tab. 3.15:Wie Tab.3.14, zeitliche Auflösung 80 s.

Rv rms1,4 [min] rms2,3 [min] rmsTm [min] rmsTd [min]

0.05 10.0 (16) 31 (29) 7.0 (10) 14 (24)
0.10 7.2 (11) 23 (23) 4.0 (6.2) 12 (10)
0.15 4.3 (8.5) 18 (29) 2.6 (7.0) 6.7 (12)
0.20 6.5 (8.4) 17 (15) 4.8 (6.8) 8.8 (10)

die Abweichungen der ersten und vierten Kontakte und der daraus abgeleiteten Parameter Transitmit-

te und Transitlänge, so ist zu erkennen, dass die erreichte Genauigkeitbei kleinen Radienverhältnissen

(Rv ≤ 0.1) deutlich abnimmt. Bei einem Rauschen von 2.5 mmag können damit die einzelnenKontakt-

zeiten auf etwa 4 bis 8 Minuten genau bestimmt werden. Der Zeitpunkt der Transitmitte liegt mit einer

Genauigkeit von 2 bis 5 Minuten vor, die der Transitlänge mit 6 bis 12 Minuten. Durch die Erhöhung

des Rauschens von 2.5 mmag auf 4.0 mmag verringert sich die Genauigkeit im Mittel um einen Faktor

von 1.3 .

Bei der Bestimmung des zeitlichen Abstands zweier Transits aus den jeweiligenTransitmitten ergibt

sich die Genauigkeit des Abstands zu
√

2 rmsTm. Der Vergleich dieser Werte mit der erreichten Ge-

nauigkeit des in Abschnitt3.5.1verwendeten Verfahrens (Tab.3.16) zeigt, dass die Periodendauer aus

der Kombination Kreuzkorrelation-Lichtkurvendifferenz bestimmt werdensollte wenn mehrere Transits

vorliegen. Damit kann eine um den Faktor 2 bis 7 höhere Genauigkeit erreicht werden. Gründe für die

schlechtere Genauigkeit aus den gefitteten Daten liegen in der unvollkommenen Modellierung des Tran-

sits über ein Polynom vierten Grades sowie in der ungenauen Detektion derRänder des zur Ausgleichung

herangezogenen Messwertbereichs.

Tab. 3.16:Vergleich der erreichten Genauigkeiten bei Bestimmung desTransitabstands mittels Kreuzkorrelation-
Lichtkurvendifferenz (rmsKKL) sowie Lichtkurvenfit (rmsFit ) bei unterschiedlichen Radienverhältnis-
senRv, Rauschen der Einzelmessungσmag (mit SNRT ) und Messwertauflösungen von 40 s bzw. 80 s.
Alle rms-Angaben in Minuten.

Rv σmag [mmag] SNRT,40s rmsKKL,40s rmsFit ,40s SNRT,80s rmsKKL,80s rmsFit ,80s

2.5 15 3.0 9.3 11 5.9 9.9
0.05

4.0 9 5.5 5.4 6.7 9.7 14

2.5 58 1.2 3.0 41 1.5 5.7
0.10

4.0 36 1.4 4.5 26 2.3 8.8

2.5 128 0.4 5.1 91 0.6 3.7
0.15

4.0 80 1.0 6.4 57 1.3 9.9
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3.6 Abgeleitete Parameter des Exoplanetensystems

Mit Hilfe der in Abschnitt3.5 abgeleiteten GrößenRv, PP, tT und tF (Zeit zwischen zweitem und drit-

tem Kontakt) ist es möglich fünf weitere Parameter (PlanetenradiusRP, SternradiusRS, SternmasseMS,

Halbachse des PlanetenaP und Bahninklinationi) allein aus Transitbeobachtungen abzuschätzen (Seager

und Mallén-Ornelas, 2003). Dazu müssen folgende Bedingungen erfüllt sein:

• kreisförmiger Planetenorbit

• Umlaufzeit aus mindestens zwei Transits

• MP ≪ MS

• bekanntes Masse-Radius-Verhältnis des Zentralsterns

• Licht des Zentralsterns von einem Einzelstern und nicht von einem engen Mehrfachsystem (z.B.

Bedeckungsveränderlicher)

• vollständiger Transit (nicht partiell)

Die Transitdauer, Gl. (2.5), kann mittels Gl. (2.9) ausgedrückt werden durch

tT =
PP

π
arcsin





RS

aP

√

(1+Rv)
2−

(

aP

RS
cosi

)2


. (3.61)

Unter der Annahme vonRS≪ aP gilt arcsinx≈ x. Damit vereinfacht sich Gl. (3.61) zu:

tT =
PPRS

πaP

√

(1+Rv)
2−

(

aP

RS
cosi

)2

. (3.62)

Analog fürtF mit (1−Rv) anstelle von(1+Rv).

Die Transitform kann durch das Verhältnis der Zeit des vollständigen Transits tF zur TransitdauertT

beschrieben werden über:

(

tF
tT

)2

=
(1−Rv)

2−
(

aP
RS

cosi
)2

(1+Rv)
2−

(

aP
RS

cosi
)2 . (3.63)

Aus Gl. (3.63) kann die projizierte Distanzb (mit b = aPcosi/RS) bestimmt werden. Diese gibt die

Entfernung zwischen Planeten- und Sternzentrum zur Transitmitte in Einheiten vonRS an (Abb.2.6):

(

tF
tT

)2

=
(1−Rv)

2−b2

(1+Rv)
2−b2

b =

√

(1−Rv)
2− (tF/tT)2(1+Rv)

2

1− (tF/tT)2 . (3.64)
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Das VerhältnisaP/RS folgt aus den TransitzeitentF undtT , Gl. (3.62), mit:

t2
T − t2

F =
P2

PR2
S

π2a2
P

{

(1+Rv)
2−

(

aP

RS
cosi

)2

−
[

(1−Rv)
2−

(

aP

RS
cosi

)2
]}

aP

RS
=

2PP

π

√

Rv

t2
T − t2

F

. (3.65)

Die Dichte des ZentralsternsρS kann aus Gl. (3.65) bestimmt werden. Aus

(

aP

RS

)3

=
8P3

P

π3

(

Rv

t2
T − t2

F

)3/2

ergibt sich in Verbindung mit dem dritten Keplerschen Gesetz, Gl. (2.7):

P2
PGMS

4π2R3
S

=
8P3

P

π3

(

Rv

t2
T − t2

F

)3/2

MS

R3
S

=
32PP

Gπ

(

Rv

t2
T − t2

F

)3/2

.

Daraus folgt die Sterndichte zu:

ρS =
3

4π
MS

R3
S

=
24PP

Gπ2

(

Rv

t2
T − t2

F

)3/2

. (3.66)

Das Masse-Radius-Verhältnis für Sterne der Hauptreihe kann durch ein Potenzgesetz der Form

RS = kMx
S (3.67)

beschrieben werden. Dabei liegenRS undMS in Sonnenradien bzw. Sonnenmassen vor. Für den Bereich

von 0.1 < MS < 18M⊙ beträgtk≈ 1 undx≈ 0.72 (Demircan und Kahraman, 1991).

Die Sternmasse wird mit Hilfe von Gl. (3.66) und Gl. (3.67) in Bezug zur Sonnenmasse ermittelt

(ρ⊙ ≈ 1410kg/m3):

ρS

ρ⊙
=

MS/M⊙
(

RS/R⊙
)3

=
MS/M⊙

[

k
(

MS/M⊙
)x]3

MS

M⊙
=

(

ρS

ρ⊙
k3

)1/(1−3x)

. (3.68)

Der Sternradius kann mit Gl. (3.67) aus dem Masse-Radius-Verhältnis

RS

R⊙
= k

(

MS

M⊙

)x

(3.69)
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und die BahnhalbachseaP aus dem dritten Keplerschen Gesetz bestimmt werden:

aP =

(

P2
PGMS

4π2

)1/3

. (3.70)

Die Bahninklination ergibt sich aus der Definition des Parametersb mit:

i = arccos

(

bRS

aP

)

. (3.71)

Der Planetenradius ergibt sich aus Gl. (2.9):

RP

R⊙
=

RS

R⊙
Rv. (3.72)

Zur Abschätzung der erreichbaren Genauigkeiten wurde der Transiteines Planeten mitRP = RX,

MP = MX und aP = 0.003AE um einen Stern mitRS = R⊙ und MS = M⊙ betrachtet. Tabelle3.17

zeigt die Genauigkeit der beobachteten Parameter für 2 und 5 Transits sowie für einen theoretischen

optimalen Transit. Daraus lassen sich über Varianzfortpflanzung die erreichbaren Genauigkeiten der ab-

geleiteten Parameter des Exosystems ermitteln (Tab.3.18). Aufgrund der in Gl. (3.62) angewendeten

Vereinfachungen ergeben sich kleine Abweichungen zwischen den aus Rv, tT , tF , PP berechneten und

den tatsächlichen Parametern (Spaltensoll, ist). Mit der aktuell erreichbaren Messgenauigkeit und der

Beobachtung von 2 bzw. 5 Transits (Spaltenσ2, σ5) kann mit diesem Algorithmus der Radius des Exo-

planeten und seines Zentralsterns auf etwa 40 %, die Masse des Sterns auf etwa 50 % und die Halbachse

auf etwa 10 % genau bestimmt werden. Die Inklination der Planetenbahn kanndabei noch nicht hinrei-

chend genau bestimmt werden, sodass die in den meisten Fällen geringen Abweichungen voni = 90°

nicht sicher erkannt werden. Bei einer Steigerung der Messgenauigkeit ist jedoch auch die Bestimmung

der Inklination auf etwa 3 ° genau möglich (Spalteσopt).

Tab. 3.17:Vorgegebene Genauigkeit der beobachteten Größen RadienverhältnisσRV, TransitdauerσtT , Zeit zwi-
schen zweiten und dritten KontaktσtF und UmlaufzeitσP zur Genauigkeitsabschätzung der abgelei-
teten Parameter in Abhängigkeit von der TransitanzahlnT . Zusätzlich sind die hohen Genauigkeiten
eines aus Auswertesicht „optimalen“ Transits (großesRv, geringesσmag) angegeben.

nT σRV σtT [min] σtF [min] σP [min]

2 0.0015 7 14 2
5 0.0010 5 9 1

opt 0.0005 2 4 0.25
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Tab. 3.18:Genauigkeit der abgeleiteten Parameter (einfache Standardabweichung) SterndichteρS, Sternmasse
MS, SternradiusRS, PlanetenhalbachseaP, Inklination i und PlanetenradiusRP. Zusätzlich ist der aus
den theoretischen Beobachtungsdaten (Rv, tT , tF , PP) berechneteist-Wert im Vergleich zum Ausgangs-
zustandsoll-Wert angegeben.

soll ist σ2 σ5 σopt

ρS [kg/m3] 1410 1380 1060 710 305
MS [M⊙] 1.0 1.018 0.68 0.45 0.19
RS [R⊙] 1.0 1.013 0.48 0.32 0.14
aP [AE] 0.03 0.0303 0.007 0.004 0.002
i [°] 88 87.8 10.2 6.7 2.9
RP [RX] 1.0 1.013 0.49 0.32 0.14



4 Auswertung der Beobachtungsdaten und Simulation

4.1 Bestimmung der photometrischen Güte

Die Bestimmung der photometrischen Güte des eingesetzten Teleskop-Kamera-Systems erfolgte mittels

differentieller Photometrie an Sternen. Dazu wurden zwei Bildsequenzen, bestehend aus je 50 Aufnah-

men, mit einer Belichtungszeit von 10 s und 30 s erstellt. Der gewählte Himmelsausschnitt lag in beiden

Sequenzen in Zenitnähe. Damit wird gewährleistet, dass die atmosphärischen Bedingungen während der

Aufnahmen nahezu konstant bleiben und Helligkeitsmessungen innerhalb einer Sequenz direkt mitein-

ander vergleichbar sind.

In jeder Sequenz wurden zwei etwa gleich helle Zielsterne ausgewählt, deren Helligkeitsdifferenz

über die gesamte Aufnahmereihe keinen Trend aufweist. Damit kann die Helligkeit der Zielsterne als

konstant angesehen werden und geht nicht als zusätzliches Rauschen in die Messung ein. Bei einer

gleichzeitigen Helligkeitsänderung beider Sterne um den gleichen Betrag kann kein Trend in den Dif-

ferenzen festgestellt werden. Zeigt die zusätzliche Helligkeitsdifferenzzu einem dritten Stern ebenfalls

keinen Trend, so sind die Intensitäten der beiden Zielsterne mit hoher Wahrscheinlichkeit konstant. Ana-

log erfolgte die Wahl der Vergleichssterne, wobei die Helligkeitsdifferenz zu den beiden Zielsternen

keinen Trend aufweisen darf.

Die Untersuchung der Photometriegenauigkeit erfolgte mit zwei Vergleichssterngruppen. Die Ver-

gleichssterne der ersten Gruppe sind gleich hell oder heller als die Zielsterne, während die zweite Gruppe

schwächere Vergleichssterne enthält (Tab.4.1). Zur Bestimmung der erreichbaren Genauigkeit wurden

jeweils n Vergleichssterne zu einem mittleren Vergleichsstern zusammengefasst undfür die differenti-

elle Photometrie mit den Zielsternen verwendet. Daraus ergibt sich für jedenZielstern eine empirische

Standardabweichung der differentiellen Lichtkurve über alle Aufnahmender Sequenz. Das arithmetische

Mittel der beiden Standardabweichungen gibt die empirische Genauigkeit der Messung an, während die

theoretische Genauigkeit nach Abschnitt3.3.3ermittelt wird. Die photometrische Güte wurde an folgen-

den Sachverhalten untersucht:

• Verschiedene Aperturradien bei Photometrie:Die Verwendung von ganzen Pixeln bei klei-

neren Aperturradien führt zu einem zusätzlichen Rauschen (Abb.4.1). Bei einem Aperturradius

von 4 HWHM stimmt die gemessene mit der theoretischen Standardabweichung sehr gut überein,

Tab. 4.1: Intensitätsbereich von Ziel- und Vergleichssternen als Grauwertsummegvder Einzelsterne in beiden
Sequenzen mit Belichtungszeitent. Vergleichssterne der Gruppe 1 sind im Mittel heller und derGruppe
2 schwächer als die Zielsterne.

t [s] Zielsterne[gv·103] Gruppe 1[gv·103] Gruppe2[gv·103]

10 460, 610 580 - 1200 105 - 380
30 810, 850 700 - 1000 185 - 450
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Abb. 4.1: Photometriegenauigkeit des Zielsterns in Abhängigkeit von der Anzahl der Vergleichssternen sowie
dem Aperturradiusrap in Halbwertsradien im Vergleich zur theoretisch erreichbaren Genauigkeit (Mo-
dell).
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Abb. 4.2: Vergleich zwischen empirischer und theo-
retischer Photometriegenauigkeit bei gleich
hellen und helleren Vergleichssternen.
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Abb. 4.3: Analog Abb.4.2, mit schwächeren Ver-
gleichssternen.
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Abb. 4.4: Analog Abb.4.2, mit drei gleich hellen und
zusätzlichen schwächeren Sternen.
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Abb. 4.5: Analog Abb.4.2, mit drei schwächeren und
zusätzlichen gleich hellen Sternen.
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während bei kleineren Radien die empirische Genauigkeit stark abnimmt. Daher wird für alle wei-

teren Betrachtungen sowie für die Auswertung der Transitbeobachtungen ein Aperturradius von

4 HWHM zur Photometrie verwendet.

• Vergleichssterne aus Gruppe 1:Bei Verwendung gleich heller bzw. hellerer Vergleichssterne

wird die Form des erwarteten theoretischen Genauigkeitsverlaufs zwar erreicht, die empirische

Genauigkeit ist jedoch systematisch um etwa 0.5 mmag geringer (Abb.4.2). Es wird vermutet,

dass besonders bei hellen Sternen nicht alle Rauschquellen in der theoretischen Betrachtung kor-

rekt erfasst werden. Weiterhin ist in den Abb.4.2- 4.5 eine Genauigkeitssteigerung bei längerer

Belichtungszeit erkennbar, welche auf ein geringeres Szintillationsrauschen zurückzuführen ist.

• Vergleichssterne aus Gruppe 2:Die Verwendung von ausschließlich schwächeren Vergleichs-

sternen zeigt eine gute Übereinstimmung von empirischer und theoretischer Genauigkeit bei einer

Belichtungszeit von 10 s (Abb.4.3). Bei t = 30s folgt die empirische Genauigkeit nur bei wenigen

Vergleichssternen der theoretischen Genauigkeit und nimmt ab drei Vergleichssternen einen kon-

stanten Wert von etwa 2.8 mmag an. Auffällig ist die höhere empirische Genauigkeit gegenüber

der Verwendung von Vergleichssternen aus Gruppe 1. Eine mögliche Ursache könnten die bereits

erwähnten ungenau bestimmten Rauschquellen sein.

• Gemischte Vergleichssterne:In den Abb.4.4und4.5sind die Ergebnisse für eine gemischte Ver-

gleichssterngruppe dargestellt, wobei drei hellere (schwächere) Vergleichssterne mit zusätzlichen

schwächeren (helleren) Sternen ergänzt wurden. Aufgrund der etwas höheren erreichbaren Ge-

nauigkeit bei Verwendung von schwächeren Sternen konnte die empirische Genauigkeit in Abb.

4.4 leicht gesteigert werden. Die Verwendung von zusätzlichen helleren Vergleichssternen führt

nur bei einer Belichtungszeit von 10 s zu einer Genauigkeitssteigerung.In beiden Vergleichsstern-

gruppen beträgt die erreichte maximale Genauigkeit fürt = 30s etwa 2.8 mmag.

Die Ergebnisse zeigen, dass bei Belichtungszeiten unter einer Minute eineGenauigkeit (einfache Stan-

dardabweichung) der differentiellen Photometrie in einer Einzelaufnahme von etwa 3 mmag erreicht wer-

den kann. Bei kürzeren Belichtungszeiten (einige Sekunden) sinkt dieGenauigkeit auf über 3.5 mmag.

Die ermittelte empirische Genauigkeit lag dabei bis zu 0.5 mmag unter der theoretischen, wobei ein mi-

nimaler Wert von 2.7 mmag erreicht wurde.

Weiterhin können fünf Vergleichssterne als eine optimale Anzahl betrachtet werden, da zusätzliche

Sterne keine signifikante Genauigkeitssteigerung liefern. Die erreichbare Genauigkeit unter Verwendung

aller Vergleichssterne liegt mit 2.8 mmag (t = 10s, 18 Sterne) und 2.6 mmag (t = 30s, 22 Sterne) nur

etwa 0.1 mmag unter der Genauigkeit aus fünf Vergleichssternen. Ein Vergleich mit der Photometriege-

nauigkeit anderer Observatorien in höhergelegenen und damit atmosphärisch günstigeren Regionen (Tab.

4.2) zeigt, dass die erreichte Messgenauigkeit von 3 mmag nur geringfügig schlechter ausfällt.

Tab. 4.2:Photometriegenauigkeit erd- und weltraumgestützter Observatorien bei Transitbeobachtungen. Aus
Holman u. a.(2006) undPoretti u. a.(2008).

Teleskop Standort Höhe[m] Öffnung [cm] σmag

TopHAT Mt. Hopkins 2617 26 4.2
Palomar 60 in Mt. Palomar 1871 152 2.3

FLWO Mt. Hopkins 2250 120 1.6
CoRoT Weltraum - 27 ≈ 0.1
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Mit der erzielten Genauigkeit ist die Beobachtung und Auswertung der meisten zur Zeit bekannten

Exoplaneten-Transits, mit Sternhelligkeiten bis etwa 13 mag, möglich. Bei einerMessgenauigkeit der

Einzelmessung von 3 mmag kann über Gl. (3.58) das minimale Radienverhältnis Planet/Stern abgeschätzt

werden. Abb.4.6stellt das zu erwartende Signal/Rausch-Verhältnis des TransitsSNRT in Abhängigkeit

von der Anzahl der Messwerte innerhalb des Transits dar. Das für eine signifikante Detektion benötigte

minimale SNRT von 8 wird ab einem Radienverhältnis von 0.05 und mindestens 80 Beobachtungen

erreicht (Abschnitt3.5.2).
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Abb. 4.6: Signal/Rausch-Verhältnis des TransitsSNRT bei σmag= 3mmag in Abhängigkeit von der Messwertan-
zahln innerhalb des Transits sowie für verschiedene RadienverhältnisseRv.

4.2 Auswertung der Transitbeobachtungen

Die Tabellen im AnhangA zeigen die, mit der SoftwareET aus den beobachteten Transitereignissen

abgeleiteten, Parameter des jeweiligen Exosystems im Vergleich zu den Soll-Werten. Die zugehörigen

Lichtkurven sind im AnhangB abgebildet. Die empirisch bestimmten Genauigkeiten der Einzelmessung

und der gemittelten Daten (5er Mittel) werden aus den außerhalb des Transitsgelegenen Messwerten

berechnet. Ermittelt wurden RadienverhältnisRv, Zeit1 des ersten und vierten Kontaktst1, t4, Transitmit-

te tm, TransitlängetT , UmlaufzeitPP, Signifikanz des TransitsSNRT , Rauschen in Einzelmessungσmag

und im 5er Mittelσmag,5. Die Umlaufzeit der Exoplaneten wurde über den Kreuzkorrelationsansatz (Ab-

schnitt3.5.1) und Gl. (3.56) bestimmt. Bei mehr als zwei beobachteten Transits wurde der erste und letz-

te verwendet. Die Genauigkeiten der Soll-Werte können mit Hilfe der angegebenen Literatur bestimmt

werden und sind aus Gründen der Übersichtlichkeit nicht mit angegeben. Im Rahmen der Diplomarbeit

wurden Transits folgender Planeten beobachtet:

• CoRoT-Exo-2b: Abgleitete Parameter siehe Tab.A.1, Lichtkurven siehe Abb.B.1 undB.2. Das

CoRoT-Exo-2 System liegt in einem Himmelsgebiet mit sehr hoher Sterndichte.Der zu spitze

Transitverlauf vom 27.08.2008 (Abb.B.1) deutet auf eine Beeinträchtigung der Aperturphotome-

1 Einheit vont1, t4 undtm ist HJD - 2454500.0.
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trie durch nahe Hintergrundsterne hin.

• GJ 436b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.2, Lichtkurven siehe Abb.B.3 und B.4. Das

GJ 436 System weist das kleinste Radienverhältnis aller beobachteten Systemeauf. In Verbindung

mit einer kurzen Transitdauer ergibt sich ein ungünstiges Signal/Rausch-Verhältnis des Transits.

Dennoch konnte die Umlaufzeit des Planeten aufgrund des großen Abstandes zwischen den Beob-

achtungen (31 Umläufe) mit einer hohen Genauigkeit von 19 s bestimmt werden.

• HAT-P-5b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.3, Lichtkurve siehe Abb.B.5. Aufgrund der guten

Qualität der Lichtkurve (kompletter Transit beobachtet, symmetrische Lichtkurve) wurden weitere

Parameter des HAT-P-5 Systems nach Abschnitt3.6 bestimmt. Die dazu benötigte Periodendau-

er wurde aus der Literatur übernommen, da diese bei einer Beobachtung von mehreren Transits

sehr genau ermittelt werden kann (siehe Auswertung TrES-3b). Die Genauigkeiten fürRv und tT

ergeben sich aus der Differenz zum gegebenen soll-Wert (σRv = 0.004,σtT = 4.1min). Die Genau-

igkeit der Umlaufzeit wird auf 10−5d festgelegt. Der ParametertF wurde mit der SoftwareET zu

110 d bestimmt und erhält eine Unsicherheit von 20 min. Die Ergebnisse zeigen, dass der soll-Wert

der Parameter gerade noch innerhalb der einfachen Standardabweichung der berechneten Parame-

ter liegt. Durch zusätzliche Transitbeobachtungen kann die Genauigkeit der Beobachtungen (vor

allem der ZeittF ) gesteigert werden, sodass eine bessere Übereinstimmung mit den soll-Werten

erreicht werden kann.

• TrES-3b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.4, Lichtkurven siehe Abb.B.6- B.9. Der große zeit-

liche Abstand zwischen erster und letzter Beobachtung (62 Umläufe des Planeten) führt zu einer

sehr genauen Bestimmung der Umlaufzeit von< 1s.

• TrES-4b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.5, Lichtkurve siehe Abb.B.10. Der Austritt des

Planeten konnte aufgrund fehlerhafter Daten nicht ausgewertet werden.

• WASP-3b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.6, Lichtkurve siehe Abb.B.11 (Datenlücke durch

kurzzeitige Bewölkung). Die Aufhellung der Lichtkurve nach dem viertenKontakt scheint kein

Artefakt der Auswertung zu sein, da sie von anderen Beobachtern ebenfalls registriert wurde (Gary,

2008). Ein solcher Effekt könnte z. B durch ein Ringsystem um den Planeten hervorgerufen werden

(Barnes und Fortney, 2004).

• XO-1b: Abgeleitete Parameter siehe Tab.A.7, Lichtkurven siehe Abb.B.12undB.13. Es erfolgte

keine Messung des Transitbeginns am 30. 06. 2008 aufgrund von hohen Wolken und gesättigtem

Transitstern. Das Ende des Transits vom 24.04.2008 konnte durch zunehmende Bewölkung nicht

beobachtet werden.

4.3 Transitvariationen in Mehrfachsystemen

Nach aktuellem Kenntnisstand enthalten alle 52 bekannten Transitsysteme nureinen Exoplaneten. Das

Sonnensystem und die Entdeckung von derzeit 34 Mehrfachsystemen zeigen, dass Systeme mit zwei oder

mehr Planeten keine Seltenheit darstellen. Es ist zu vermuten, dass bei zukünftigen Untersuchungen wei-

tere Mehrfachsysteme entdeckt und bei einer Steigerung der Messgenauigkeit auch weitere Planeten in

bereits bekannten Systemen mit Exoplaneten nachgewiesen werden können. In diesem Abschnitt wird

anhand von numerischen Simulationen untersucht, ob mit Hilfe von Transitbeobachtungen zusätzliche



60 4 Auswertung der Beobachtungsdaten und Simulation

Planeten in einem Exoplanetensystem detektierbar sind. Dabei werden fiktive Systeme mit zwei Exopla-

neten simuliert. Eine analytische Abschätzung von Transitvariationen beschreibtAgol u. a.(2005).

Im Gegensatz zur Bewegung in einem Zweikörpersystem sind die Bahnelemente in einem System aus

drei Körpern nicht mehr konstant. Aufgrund der gravitativen Wechselwirkung zwischen den Objekten

unterliegt vor allem die Bahnexzentrizität kleinen Störungen. Diese Störungen können eine zeitliche

Variation der beobachteten Kontaktzeiten des Transits hervorrufen. Zur Abschätzung der Variationen

wird in dieser Arbeit die Zeit des Transitmittelpunkts verwendet. Dieser ist vom Radius des Zentralsterns

und des Transitplaneten unabhängig und kann daher einfacher als die Kontaktzeiten bestimmt werden.

Die Simulation des Exoplanetensystems wurde mit dem ProgrammpaketMERCURYrealisiert, einer

von Chambers(1999) entwickelten Software zur Bahnintegration in N-Körper-Systemen. Die zeitliche

Bestimmung der Transitmitte erfolgte mit Hilfe eines im Zentralstern des Exosystems gelagerten Koor-

dinatensystems. Die x-Achse des Koordinatensystems zeigt in Richtung Erde und die x-y-Ebene liegt

in der Bahnebene des Planeten, d. h. die Bahninklination des Transitplaneten beträgti = 90°. Der Zeit-

punkt des Schnitts des Planeten mit der positiven x-Achse entspricht demZeitpunkt der theoretisch be-

obachteten TransitmittetTm. Durch die hohe zeitliche Auflösung der Ausgabe der Integrationsergebnisse

(Ausgabe aller 0.01 d) konnte der Schnittzeitpunkt durch eine lineare Interpolation zwischen den entspre-

chenden Positionen des Planeten bestimmt werden. Aus den ermittelten Zeitpunkten der Transitmitten

mehrerer Umläufe wurde eine konstante mittlere OrbitperiodePP für den Transitplaneten abgeleitet. Da-

zu wurden die Transits fortlaufend nummeriert und die Zeitpunkte der Transitmitten der entsprechenden

Nummerierung gegenübergestellt. Der Anstieg einer ausgleichenden Gerade durch die Messwerte liefert

die mittlere Orbitperiode. Als Maß für die zeitlichen Abweichungen von der mittleren Periode wird der

rms-Wert zwischen integrierter und ausPP berechneter Transitmitte gebildet:

rmsTm =

√

1
n

n

∑
i=1

(tTm,i − iPP)2 (4.1)

Die Änderung der Transitzeitpunkte wird dabei nicht nur durch die direkten Störungen der Planeten

untereinander verursacht, sondern auch durch die Bewegung des Zentralsterns um das gemeinsame Ba-

ryzentrum (Abb.4.7).

Die Transitvariationen wurden durch Simulationen an drei unterschiedlichen Planetensystemen mit

unterschiedlichen Störkörpern untersucht. Die Startparameter für Planetenmasse, große Halbachse und

Exzentrizität der Planetenbahnen sind in Tab.4.3zusammengefasst. Alle anderen Bahnelemente wurden

zu Null gesetzt. Damit bewegen sich die Störkörper in der x-y-Ebene desTransitplaneten und würden

ebenfalls einen Transit verursachen, der jedoch nicht betrachtet wird. Die drei simulierten Planetensys-

teme weisen folgende Eigenschaften auf:

• System A ist durch einen Transit eines „Hot-Jupiters“ um einen sonnenähnlichen Stern charakte-

risiert und damit stellvertretend für eine Vielzahl bereits entdeckter Exoplaneten (Abb.2.3).

• Im System B wird der Transit durch einen „Hot-Neptune“ um einen Sternmit halber Sonnenmasse

verursacht. Damit soll die Auswirkung einer geringeren Zentralmasse untersucht werden.

• Das System C entspricht dem System A, wobei die Halbachsen der Planetenbahnen vergrößert

wurden.
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Abb. 4.7: Variation des Transitzeitpunkts durch Bewegung des Zentralsterns um den Schwerpunkt (mit Kreuz
gekennzeichnet), nachAgol u. a.(2005)

Tab. 4.3:Eigenschaften der simulierten Transitsysteme. Mit Masse des ZentralsternsMS sowie Masse, Große
Halbachse und Exzentrizität des Transitplaneten (IndexT) und des Störkörpers (IndexSt). Planeten-
massen in Einheiten von Jupiter- (X), Neptun- ([) und Erdmassen (♁).

System MS [M⊙] MT aT [AE] eT MSt aSt [AE] eSt

A 1.0 MX 0.03 0 MX, M[, M♁ 0.06 - 0.2 0 - 0.6
B 0.5 M[ 0.03 0 MX, M[, M♁ 0.06 - 0.2 0 - 0.6
C 1.0 MX 0.20 0 MX, M[, M♁ 0.35 - 0.5 0 - 0.4

Eine Vielzahl von Transitsystemen wurde in den letzten zwei bis drei Jahren entdeckt, sodass die ma-

ximale Beobachtungsdauer nur in wenigen Fällen (z. B. bei HD 209458) länger ist. Aus diesem Grund

erfolgte die Bahnintegration über einen Zeitraum von 1000 Tagen und stellteine mittlere Beobachtungs-

dauer dar. Damit bilden sich nur Bahnstörungen auf kurzen Zeitskalen ab. Langfristige Bahnstörungen

werden nicht untersucht und sind nur durch längere Integrationszeiten zu bestimmen. Weiterhin werden

mögliche Bahninstabilitäten über lange Zeiträume sowie Bahnresonanzen nicht betrachtet. Kommt es

während der Bahnintegration zu einer engen Begegnung der Planeten innerhalb ihrer Hill-Sphären2 oder

schneiden sich die Orbits beider Körper werden diese Bahnen als instabilbetrachtet und keine Transit-

variationen bestimmt.

Die Ergebnisse für die Planetensysteme A, B und C sind in den Tab.4.4 - 4.6 zusammengefasst. In

System A (Tab.4.4) ist der Transitplanet aufgrund des geringen Abstands von 0.03 AE gravitativ stark

an den Zentralstern gebunden. Bei kreisförmigen Bahnen des Störkörpers (e= 0) haben nur masserei-

che Planeten mitMSt ≥ MX und geringfügig größeren Bahnhalbachsen einen messbaren Einfluss(ab

rmsTm≈ 60s, Abschnitt2.3) auf die Bewegung des Transitplaneten. Mit größerer Anfangsexzentrizität

der Störkörperbahn können sich die Planeten in Teilen des Orbits weiter annähern, sodass auch weni-

ger massereiche Objekte mitMSt ≈ M[ einen messbaren Einfluss auf den inneren Planeten zeigen. Ein

erdähnlicher Körper wäre in diesem System möglicherweise nur in speziellen Resonanzfällen zu detek-

tieren, bei denen der Orbit des Transitplaneten stärker gestört wird.

Bei einer Verringerung der Masse des Zentralsterns und des Transitplaneten im Planetensystem B

2 Die Hill-Sphäre beschreibt ein Volumen um einen Planeten, in dem die Gravitationskraft des Planeten stärker ist als die
Gravitationskraft des Zentralsterns.
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Tab. 4.4:Zeitliche Variation der Transitmitte im Planetensystem A mit rms-Wert und maximal aufgetretener Dif-
ferenz zur mittleren Umlaufzeit. Nicht berechnete Orbitkonfigurationen sind mit „-“ gekennzeichnet.
Konfigurationen die einen messbaren Einfluss (abrmst ≈ 60s) auf den Transitplaneten haben sind fett
dargestellt. Alle Angaben in Sekunden.

a [AE] 0.06 0.09 0.12 0.15 0.18 0.20
rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max

MX
e= 0.0 31 54 4 7 2 3 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.2 270 720 6 19 2 4 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.4 - - 190 510 89 140 200 550 1 2 1 3
e= 0.6 - - - - 1160 2800 1570 2800 35 87 42 68

M[
e= 0.0 2 3 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.2 13 23 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.4 - - 10 22 5 7 9 21 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.6 - - - - 58 120 81 140 2 5 < 1 < 1

M♁
e= 0.6 - - - - 3 7 5 8 < 1 < 1 < 1 < 1

Tab. 4.5:Zeitliche Variation der Transitmitte im Planetensystem B
a [AE] 0.06 0.09 0.12 0.15 0.18 0.20

rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max rmsTm max
MX
e= 0.0 82 140 11 19 4 7 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.2 870 1900 14 37 44 96 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.4 - - 320 1000 3300 7500 9 19 4 6 3 4
e= 0.6 - - - - 8800 16200 530 1200 210 470 92 170

M[
e= 0.0 5 8 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.2 40 75 < 1 < 1 2 5 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.4 - - 19 42 380 1000 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.6 - - - - 2500 4900 32 68 12 27 < 1 < 1

M♁
e= 0.4 - - 1 3 23 61 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.6 - - - - 160 300 2 4 < 1 < 1 < 1 < 1

Tab. 4.6:Zeitliche Variation der Transitmitte im Planetensystem C
a [AE] 0.35 0.5 0.75

rmsTm max rmsTm max rmsTm max
MX
e= 0.0 1900 3100 160 270 33 60
e= 0.2 10500 33000 1900 4400 18 43
e= 0.4 - - 11500 40000 250 740

M[
e= 0.0 110 190 9 15 < 1 < 1
e= 0.2 1000 2400 110 240 1 3
e= 0.4 - - 490 1800 13 38

M♁
e= 0.0 6 11 < 1 < 1 < 1 < 1
e= 0.2 63 140 6 14 < 1 < 1
e= 0.4 - - - - 1 3
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verringern sich auch die gegenseitigen Anziehungskräfte. Damit vergrößert sich der Einfluss der Stör-

körper auf die Bewegung des inneren Planeten (Tab.4.5), sodass unter bestimmten Voraussetzungen auch

erdähnliche Objekte einen detektierbaren Einfluss auf die Transitzeiten haben können. Weiterhin zeigt

sich in diesem System eine höhere zeitliche Variation bei einer Halbachse des Störkörpers von 0.12 AE.

Dies ist auf eine 8:1 Bahnresonanz der beiden Planeten zurückzuführen bei der acht Umläufe des inneren

Planeten einem Umlauf des Störkörpers entsprechen. Durch den periodischen gravitativen Einfluss auf

den Transitplaneten ergibt sich in diesem System eine größere Variation der Transitzeiten.

Tabelle4.6 zeigt die zu erwartenden Variationen bei einer Bahnhalbachse des Transitplaneten von

0.2 AE im System C. Dessen Bewegung kann aufgrund der geringeren gravitativen Bindung an den Zen-

tralstern auch von weiter entfernten, bzw. masseärmeren Störkörpern messbar beeinflusst werden. Für

eine Auswahl bereits bekannter Exoplanetensysteme (Schneider, 2008) mit mehreren Planeten zeigt Tab.

4.7die zeitlichen Variationen, die sich bei einer hypothetischen Transitbeobachtung des innersten Plane-

ten ergeben würden. Der simulierte Beobachtungszeitraum beträgt 1000Tage. Die größten Variationen

bei HD 73526, HD 74156 und HD 168443 werden durch Planeten mit Massen größer 2.5MX in Ver-

bindung mit Bahnhalbachsen über 0.3 AE und Exzentrizitäten im Bereich von0.14 - 0.64 hervorgerufen.

Die Umlaufbahnen der zwei Exoplaneten im System von HD 73526 weisen zusätzlich eine 2:1 Resonanz

auf, mit der die zeitlichen Variationen von mehreren Stunden zu erklären sind.

Tab. 4.7:Zeitliche Variation der Transitmitte ausgewählter Mehrfachsysteme mitrms-Wert und maximal aufge-
tretener Differenz zur mittleren Umlaufzeit.

Planetensystem rmsTm [s] max [s]

55 Cnc 5 12
Gl 581 38 87
Gliese 876 5 15
HD 38529 13 40
HD 40307 9 15
HD 69830 9 21
HD 73526 16400 31900
HD 74156 270 560
HD 160691 2 4
HD 168443 460 1300
HD 187123 < 1 < 1
HD 190360 1 2
HIP 14810 30 59
υ And 1 2

In den Abb.4.9 - 4.11sind Transitvariationen und Bahnexzentrizitäten des Transitplaneten für ver-

schiedene Planetensysteme über mehrere Orbitperioden dargestellt. Die Werte der Bahnexzentrizitäten

werden dabei zu den Zeitpunkten der jeweiligen Transits dargestellt. Damit können periodische Schwan-

kungen der Exzentrizität erst ab der doppelten Periodendauer dargestelt werden (Nyquist-Theorem). Sind

im Exzentrizitätssignal auch kürzere Perioden vorhanden, kann es zuAlias-Effekten kommen (Abb.4.8).

In allen Systemen zeigt sich ein Zusammenhang zwischen den Variationen derBahnexzentrizität und den

zeitlichen Verschiebungen der Transitmitte. Das Exoplanetensystem von Gl581 (Abb.4.9) enthält drei

Planeten mit Umlaufzeiten von 5.3 Tagen (Transitplanet), 12.9 Tagen und 83.6Tagen. Würde der innerste
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Planet einen von der Erde beobachtbaren Transit aufweisen, so könnten die zeitlichen Variationen der

Transitmitte mit einer Maximalamplitude von etwa 85 s bei guten Beobachtungsbedingungen nachgewie-

sen werden. Am Beispiel des Planetensystems A wird der Einfluss unterschiedlicher Exzentrizitäten des

Störköpers betrachtet. Bei einem kreisförmigen Orbit (Abb.4.10) sind die Transitvariationen von einem

höherfrequenten Teil mit Periodendauern von etwa 9.7 Tagen (entspricht der Umlaufzeit des Störkör-

pers) und einem tieferfrequenten Anteil (Periodendauer etwa 65 Tage) geprägt. Die Amplituden bleiben

über dem simulierten Zeitraum konstant. Wird die Bahnexzentrizität des Störkörpers aufe= 0.2 erhöht,

führt dies zu einem zusätzlichen Anwachsen der Exzentrizität und Amplitude der Transitvariationen

(Abb. 4.11).

Die Untersuchungen zeigen, dass aufgrund von zeitlichen Verschiebungen des Transitereignisses

weitere Planeten in einem Exosystem detektiert werden können. Dazu sindmöglichst kontinuierliche

Beobachtungen über einen Zeitraum von mehreren Jahren notwendig. Die größten zeitlichen Variationen

zeigen Exosysteme mit langen Umlaufzeiten der Transitplaneten (große Bahnhalbachsen), einer gerin-

gen Zentralsternmasse sowie möglichst massereichen weiteren Planeten mit hohen Bahnexzentrizitäten.

Ein Kandidat zur Suche nach zusätzlichen Planeten ist z. B. HD 17156 (große Exzentrizitäte= 0.68 und

Halbachsea = 0.16AE des Transitplaneten).
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Abb. 4.8: Aliasing-Effekt bei zu geringer Abtastrate. Die Exzentrizitätsvariation im Planetensystem A mitMSt =
MX, e = 0, a = 0.12AE wird bei einer Abtastrate von 1.897 d (Umlaufzeit des Transitplaneten) von
einem scheinbaren tieferfrequenten Anteil mit einer Periodendauer von etwa 200 d überlagert (links).
Dieser Anteil ist bei einer Abtastrate von 0.01 d nicht zu erkennen (rechts).
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Abb. 4.9: Simulierte Variationen der Transitmitte∆t und Bahnexzentrizitäte im Dreifach-Exoplanetensystem Gl
581.
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Abb. 4.10:Variationen der Transitmitte und Bahnexzentrizität im Planetensystem A mitMSt = MX, e= 0,
a = 0.09AE.
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5 Zusammenfassung und Ausblick

Seit der Entdeckung des ersten Exoplanetensystems wurden viele Forschungsarbeiten in diesem Bereich

durchgeführt. Das Interesse gilt dabei in einem ersten Schritt der Entdeckung neuer Exoplaneten und der

Bestimmung ihrer Orbitparameter.

Zur genauen Berechnung der Bahnparameter ist es erforderlich, dieExosysteme über einen langen

Zeitraum (mehrere Jahre) zu beobachten. Ein Nachweis von Exoplaneten ist mit verschiedenen Ver-

fahren, z. B. über die Messung der Radialgeschwindigkeit oder die Astrometrische Methode, möglich.

Treten in den Systemen, für den Beobachter sichtbare, Transits auf, kann die Auswertung mit Hilfe der

Photometrie erfolgen. Da die Intensitätsveringerung während des Transits im Bereich weniger mmag

liegt, ist zum Nachweis eine hohe Güte der Photometrie erforderlich. Speziell die Transitmethode sollte

im Rahmen der Diplomarbeit untersucht und gewonnene Daten darüber ausgewertet werden.

Die vorliegende Diplomarbeit umfasst alle Bereiche der Datenverarbeitungskette von der Datenge-

winnung, der Weiterverarbeitung der aus den Aufnahmen extrahierten Sterndaten sowie der Implemen-

tierung der erforderlichen Auswertemodule. Zusätzlich erfolgten verschiedene Simulationen der zu er-

wartenden Transitvariationen in Mehr-Planeten-Systemen.

Zur Vorbereitung der Beobachtungen sollte nachgewiesen werden, dass die Güte der Photometrie am

Observatorium Triebenberg ausreicht, Exoplaneten-Transits zu detektieren. Dazu wurden zwei Aufnah-

meserien aufgenommen und ausgewertet. Für jeweils zwei ausgewählte Zielsterne jeder Serie erfolgte

die Bestimmung der Helligkeitsschwankungen über differentielle Photometrie mit verschiedenen Ver-

gleichssternen. Die zum Vergleich genutzten Sterne variierten in Anzahl und Intensität. Dabei wurde

eine ausreichende Photometriegenauigkeit zur Beobachtung von Exoplaneten-Transits festgestellt.

Für die weitere Untersuchung wurden Transits verschiedener Exoplanetensysteme beobachtet. Die

Auswertung der Sternhelligkeiten aller in den Bildsequenzen enthaltenen Sterne erfolgte mit der Soft-

wareMpCCD. Zur Weiterverarbeitung der Daten wurde die SoftwareET in C++ implementiert.

Im ersten Schritt erfolgt die Auswahl der benötigten Vergleichssterne und des Transitsterns aus der mit

MpCCD erzeugten Sternliste. Als Auswahlkriterium wurden die Bildkoordinaten derentsprechenden

Sterne festgelegt.

Anschließend folgt die Korrektur der differentiellen Extinktion in Einzelaufnahmen zur Minimierung

von atmosphärisch bedingten Intensitätsunterschieden innerhalb einer Aufnahme. Die ausgewählten Ver-

gleichssterne werden auf Variabilität untersucht, um veränderliche oder stark verrauschte Sterne von

der Messung auszuschließen. Ebenfalls können Teile der Messung eliminiert werden, wenn Intensitäts-

schwankungen, z.B. durch Wolken, auftreten. Mit Hilfe der verbleibenden Vergleichssterne wird in jeder

Einzelaufnahme ein mittlerer Vergleichsstern berechnet und die differentielle Photometrie mit dem Tran-

sitstern durchgeführt.

Aus der normierten resultierenden Lichtkurve können nun die Parameter Umlaufzeit, Radienverhältnis

Stern/Planet und die Kontaktzeiten des Transits bestimmt werden. Die Umlaufzeit des Exoplaneten wird
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dabei über eine Kreuzkorrelation zwischen zwei Transitereignissen bestimmt. Aus der Tiefe der Licht-

kurve (Intensitätsverminderung während des Transits) kann das Radienverhältnis abgeleitet werden. Die

Modellierung eines Transits über einen Polynomansatz erlaubt die Bestimmungder Kontaktzeiten. Dabei

ist vor allem der erste (Transitbeginn) und vierte (Transitende) Kontaktzur Beschreibung eines Transits

geeignet.

Bisher sind nur Transitsysteme mit einem Planeten bekannt. Allerdings kann aus der Existenz von

Mehrfachsystemen vermutet werden, dass auch Transitsysteme mehrerePlaneten aufweisen können. An-

hand numerischer Simulationen wurde untersucht, ob aus Transitbeobachtungen auf weitere Planeten in

einem System geschlossen werden kann. Dabei wurde der mögliche Einfluss von Masse und Entfernung

eines Störkörpers auf die Durchgangszeiten eines Transitplaneten berechnet. Der Nachweis eines zu-

sätzlichen Planeten ist vor allem bei massereichen Störkörpern mit großenBahnexzentrizitäten möglich.

Sind diese Bedingungen nicht erfüllt oder sind die Bahnhalbachsen vonTransitplanet und Störkörper zu

verschieden, ist ein Nachweis in der Regel nicht möglich.

Das Ziel weiterführender Arbeiten zur Transitauswertung ist die Genauigkeitssteigerung der photo-

metrischen Messung und die weitergehende Automatisierung des Auswerteprozesses. Die inMpCCD

implementierte Aperturphotometrie sollte hinsichtlich der zur Photometrie eines Sterns verwendeten Pi-

xelanzahl optimiert werden. Bei kleinen Aperturradien ist die Unterteilungder Randpixel in Subpixel

denkbar, sodass nur diejenigen Pixelanteile zur Photometrie genutzt werden, die innerhalb des Apertur-

kreises liegen.

Die Genauigkeit der Kontaktzeiten lässt sich durch ein verbessertes Transitmodell erhöhen. Dafür ist die

Implementierung des Modells vonMandel und Agol(2002) anzustreben.

Weiterhin ist eine vollständige Automatisierung des Auswertevorgangs wünschenswert. Notwendig ist

z. B. eine verbesserte Schnittstelle zwischenMpCCDundET. Außerdem sollte die Wahl der Vergleichs-

sterne anhand vorgegebener Kriterien programmintern erfolgen, sodass keine Nutzinteraktion erforder-

lich ist.

In Verbindung mit einer Fernsteuerung des Observatoriums könnten somitTransitbeobachtungen,

von der Aufnahme der Bilddaten bis zur Auswertung der Lichtkurve, vollständig automatisiert ablau-

fen. Zusätzlich können die beobachteten Bildsequenzen einen Beitrag zur Erforschung variabler Sterne

leisten. Mit Hilfe der Vergleichssterne zur Transitauswertung ist gleichzeitig die Detektion von Verände-

rungen anderer in der Aufnahme enthaltener Sterne denkbar.



A Abgeleitete Parameter aller beobachteten Transits

Tab. A.1: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des CoRoT-Exo-2 Systems im Vergleich
zu Soll-Werten. Quellen:(1) Alonso u. a.(2008), (2) Gary(2008)

30.07.2008(A) 27.08.2008(B)

gemessen gemessen soll

Rv 0.166 0.214 0.167(1)

t1 [HJD] - 206.3641 206.35444(B),(1)

t4 [HJD] 178.5573 206.4399 178.56092(A)

206.44886(B)

tm [HJD] - 206.4020 206.40165(B)

tT [min] - 109.1 136.0(2)

SNRT 55 50 -
σmag [mmag] 3.7 3.9 -
σmag,5 [mmag] 2.6 2.4 -
PP [d] 1.744197 1.7429964(1)

Tab. A.2: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des GJ 436 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten. Quellen:(1) Bean u. a.(2008), (2) Gary(2008)

26.02.2008(A) 08.05.2008(B)

gemessen gemessen soll

Rv 0.084 0.094 0.089(1)

t1 [HJD] 13.4161 - 13.42506(A),(1)

t4 [HJD] 13.4633 95.5422 13.46423(A)

95.42457(B)

tm [HJD] 13.4397 - 13.44465(A)

tT [min] 67.9 - 56.4(2)

SNRT 17 16 -
σmag [mmag] 4.2 3.1 -
σmag,5 [mmag] 1.8 1.7 -
PP [d] 2,643659 2.643882(1)
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Tab. A.3: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des HAT-P-5 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten (Bakos u. a., 2007). Zusätzlich wurden nach Abschnitt3.6SternmasseMS, SternradiusRS

sowie PlanetenradiusRP, große HalbachseaP und Inklinationi des Planetenorbits bestimmt.

14.05.2008
gemessen soll

Rv 0.115 0.111
t1 [HJD] 101.4343 101.43112
t4 [HJD] 101.5531 101.55282
tm [HJD] 101.4937 101.49197
tT [min] 171.1 175.2
SNRT 38 -
σmag [mmag] 3.7 -
σmag,5 [mmag] 2.3 -
PP [d] - 2.788491
MS [M⊙] 1.8±0.64 1.16
RS [R⊙] 1.5±0.39 1.17
aP [AE] 0.047±0.0055 0.0408
i [°] 84±2.1 86.75
RP [RX] 1.7±0.44 1.26

Tab. A.4: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des TrES-3 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten. Quellen:(1) Sozzetti u. a.(2008), (2) Gary(2008)

06.05.08(A) 10.05.08(B) 09.06.08(C) 26.07.08(D)

gemessen gemessen gemessen gemessen soll

Rv 0.131 0.130 0.131 0.134 0.166(1)

t1 [HJD] 93.4069 97.3396 127.3536 174.3994 93.41350(A),(1)

97.33206(B)

127.37433(C)

174.39702(D)

t4 [HJD] 93.4633 97.3890 127.4259 - 93.46725(A)

97.38581(B)

127.42808(C)

tm [HJD] 93.4351 97.3643 127.3898 - 93.44037(A)

97.35893(B)

127.40120(C)

tT [min] 81.2 71.2 104 - 77.4(2)

SNRT 56 51 54 40 -
σmag [mmag] 3.8 3.4 3.5 3.8 -
σmag,5 [mmag] 2.4 1.7 1.2 1.9 -
PP [d] 1.306184 1.3061858(1)
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Tab. A.5: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des TrES-4 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten. Quellen:(1) Sozzetti u. a.(2008), (2) Gary(2008)

06.05.2008
gemessen soll

Rv 0.091 0.099(1)

t1 [HJD] 93.3463 93.33415(1)

t4 [HJD] - 93.48123
tm [HJD] - 93.40769
tT [min] - 211.8(2)

SNRT 25 -
σmag [mmag] 4.0 -
σmag,5 [mmag] 2.3 -
PP [d] - 3.553945(1)

Tab. A.6: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des WASP-3 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten (Gillon u. a., 2006).

07.05.2008
gemessen soll

Rv 0.120 0.101
t1 [HJD] 94.4147 94.42079
t4 [HJD] 94.5279 94.53549
tm [HJD] 94.4705 94.47814
tT [min] 160.6 165.2
SNRT 29 -
σmag [mmag] 3.4 -
σmag,5 [mmag] 1.6 -
PP [d] - 1.846835

Tab. A.7: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobachtungen des XO-1 Systems im Vergleich zu Soll-
Werten. Quellen:(1) Holman u. a.(2006), (2) Gary(2008), (3) McCullough u. a.(2006)

24.04.2008(A) 30.06.2008(B)

gemessen gemessen soll

Rv 0.158 0.137 0.131(1)

t1 [HJD] 81.3966 - 81.39108(A),(2)(3)

t4 [HJD] 81.5078 148.5143 81.51233(A)

148.51931(B)

tm [HJD] 81.4522 - 81.45171(A)

tT [min] 160.1 - 174.6(2)

SNRT 67 34 -
σmag [mmag] 3.2 3.8 -
σmag,5 [mmag] 1.5 1.9 -
PP [d] 3.94164 3.941504(2)



B Lichtkurven aller beobachteten Transits

Die Fehlerbalken der berechneten Transitzeiten werden aus der Genauigkeitsabschätzung in Abschnitt

3.5abgeleitet. Die Unsicherheiten der Soll-Zeiten ergeben sich aus der Berechnung über

tTm = t0 +PPN

t1,4 = t0 +PPN± 1
2

tT

mit TransitmittetTm, erster und vierter Kontaktt1,4, Zeit eines ersten Transitst0, TransitdauertT , Um-

laufzeit des ExoplanetenPP und AnzahlN der Umläufe seitt0. Daraus folgt:

σTm =
√

σ2
t0 +N2σ2

PP
(B.1)

σ1,4 =

√

σ2
t0 +N2σ2

PP
+

1
4

σ2
tT (B.2)

Die Genauigkeiten der einzelnen Parameter können der in Abschnitt4.2angegebenen Literatur entnom-

men werden.
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Abb. B.2: Transit CoRoT-Exo-2b vom 27.08.2008, R-Filter
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Abb. B.4: Transit GJ 436b vom 08.05.2008, B-Filter
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Abb. B.5: Transit HAT-P-5b vom 14.05.2008, R-Filter
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Abb. B.6: Transit TrES-3b vom 06.05.2008, R-Filter
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76 B Lichtkurven aller beobachteten Transits

 0.95

 0.96

 0.97

 0.98

 0.99

 1

 1.01

 1.02

 127.34  127.36  127.38  127.4  127.42  127.44  127.46  127.48  127.5

re
l. 

In
te

ns
itä

t

HJD − 2454500.0

Daten
5er Mittel
Fit
Soll−Zeiten
berechn. Zeiten

Abb. B.8: Transit TrES-3b vom 09.06.2008, R-Filter
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Abb. B.9: Transit TrES-3b vom 26.07.2008, R-Filter
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Abb. B.10: Transit TrES-4b vom 06.05.2008, R-Filter
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Abb. B.11: Transit WASP-3b vom 07.05.2008, R-Filter



78 B Lichtkurven aller beobachteten Transits

 0.94

 0.95

 0.96

 0.97

 0.98

 0.99

 1

 1.01

 1.02

 81.35  81.4  81.45  81.5  81.55

re
l. 

In
te

ns
itä

t

HJD − 2454500.0

Daten
5er Mittel
Fit
Soll−Zeiten
berechn. Zeiten

Abb. B.12: Transit XO-1b vom 24.04.2008, R-Filter
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