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1 Einleitung

1.1 Motivation

Uber Jahrtausende hinweg wurden am Himmel Objekte beobachtet, dieosicien scheinbar festste-
henden Sternen durch ihre Bewegung unterscheiden und die BanejcRtaneten (von griech. planetes
.die Umherschweifenden”) erhielten. Bis ins 18. Jh. waren nur die klagsischen, mit bloRem Au-
ge leicht sichtbaren Planeten (Merkur, Venus, Mars, Jupiter undrgdiakannt. Nach der Erfindung
des Teleskops wurden neben einer Vielzahl an kleineren Objekten AstBroiden und Monde) auch
die Planeten Uranus und Neptun entdeckt. Mit der Erde enthalt das i&ystem damit acht bekannte
Planeten.

Uber die Existenz von extrasolaren Planeten (Exoplaneten) konntersti@enamen lange Zeit nur
spekulieren. Vermeintliche Entdeckungen von Planeten um 61 C8g@ind 1943 oder um Barnard’s
Pfeilstern yan de Kamp1963 in der Mitte des 20. Jahrhunderts wurden durch weitere Beobachtunge
nicht bestétigt. Erst in den neunziger Jahren des letzten Jahrhundkzmg gler Nachweis der ersten
Exoplaneten.

Mit der Entdeckung eines Planetensystems um den Pulsar PSR1257 + 4Rrid992 Wolszczan
und Frail 1992 und dem ersten Planeten um den sonnenahnlichen Stern 51 Rdggsi (ind Queloz
1995 im Jahr 1995 begann die intensive Suche nach weiteren Planetemalbl3gmseres Sonnensys-
tems. Um zu klaren, ob neu entdeckte Objekte in die Klasse der Planeten éaffaziite die Working
Group On Extrasolar Planets (WGESP) Of The International Astronorbinain (IAU) im Februar
2003 eine Arbeitsdefinition des Objekts ,Planet”. Darin wird die AbgregzzuinBraunen Zwergen vor-
genommen, in denen bereits Kernfusionsprozesse ablaufen. Adfdasrgeringeren Masse sind diese
Prozesse in Planeten nicht vorhanden. Als MassenobergrenZariégtéh werden 13 Jupitermassen fest-
gelegt WGESR 2003. Die Mindestmasse bzw. -grof3e wird hingegen durch die Planetendefidgio
IAU in unserem Sonnensystem bestimidt , 2006.

Mit einer Vielzahl an SuchprogrammeBdhneider200§ wurden bisher 329 Exoplaneten in 281
Planetensystemen nachgewiesen (Stand: 28.11.2008). Um mehr Inforenmatiber diese Planetensys-
teme zu erhalten, sind weitere Beobachtungen nétig.

Liegt die Bahn eines Exoplaneten in der Sichtlinie Erde - Stern zieht ereoBrde aus gesehen vor
dem Stern vorlber. Aus der photometrischen Beobachtung eines séltdretendurchgangs (Transit)
kénnen einige Orbitparameter des Exoplaneten abgeleitet und bereassgerte Orbitparameter verbes-
sert werden. Enthélt das System weitere Planeten, kdnnen sich diebegdavitative Wechselwirkung
mit dem Transitkandidaten bemerkbar machen und unter bestimmten Umstanskem Qdsitparameter
messbar stdoren.

Die Transit-Neuentdeckung ist in der Regel auf zwei Arten moglich. WimdHgmmelsausschnitt
Uber einen langeren Zeitraum beobachtet und photometrisch ausgewante, ohne Vorwissen tber



2 1 Einleitung

vorhandene Planeten, ein Transitereignis nachgewiesen werdenw8ite Mdoglichkeit ist die Beob-
achtung bereits bekannter Exoplanetensysteme. Ist zusatzlich ein Feliekannt, in dem ein Transit
stattfinden soll, kann durch eine ,Nicht-Beobachtung” ein berechnetassit-Zeitfenster verkleinert
werden.

1.2 Zielstellung

Im Rahmen der Diplomarbeit sollte die Beobachtung und Auswertung vopl&xeten-Transits am
Observatorium Triebenberg (Beobachtung mittels 60 cm f/4 Newton-TageskVerbindung mit einer
CCD-Kamera vom TyfPL16801der FirmaFinger Lakes Instrumentatiaimd einem CLRGB-Filtersatz

von Astrodor) erfolgen.

Fur die Arbeit ergeben sich folgende Ziele:

e Untersuchung, ob die Genauigkeit photometrischer Messungen aem@tigium Triebenberg
ausreicht, um Helligkeitsschwankungen des Sternenlichts im Bereicheveviilimagnituden zu
detektieren.

« Entwicklung einer AuswertesoftwaigT?, um aus beobachteten Transitereignissen die entspre-
chenden Lichtkurven zu extrahieren und mogliche Orbitparameter dgdabeten abzuleiten.

e Simulation der Storeinflisse auf Transitereignisse in Mehr-Planeter3gs.

1 bestehend aus einem Clear-, Luminanz-, Rot-, Griin- und Blau-Filter
2 Exoplaneten-Transits



2 Methoden zur Detektion von Exoplaneten

2.1 Stand der Wissenschaft

Die Suche nach extrasolaren Planeten wurden bisher hauptséchlich ingktied Methoden durchge-
fuhrt. Bei diesen Verfahren wird nicht der Planet selbst beobaddatern es werden Effekte erfasst,
welche sich aufgrund seiner Anwesenheit in einem Planetensystebeard@ies betrifft z. B. die Be-
wegung des Zentralsterns (Radialgeschwindigkeit, Astrometrische Metinod Timing), die von der
Erde erfasste scheinbare Helligkeit des Sterns (Transit) oder adlgkidiessschwankungen von Hinter-
grundsternen (Gravitationslinsenmethode). Im Folgenden werdenMatseden kurz vorgestellt:

» Radialgeschwindigkeitsmethode:Beim Umlauf eines Planeten um einen Stern bewegen sich
beide Korper um ihren gemeinsamen Schwerpunkt, dem Baryzentrurf8ydésms. Dies fuhrt
zu einer periodischen Bewegung des Sterns, dessen Bewegungsienteentlang der Sichtli-
nie des Beobachters mit Hilfe des Dopplereffekts bestimmt werden kamedBsich der Stern
vom Beobachter weg, so wird sein Licht rotverschoben. Bei Bewgguii den Beobachter zu,
erscheint das Licht blauverschoben. Die Messung dieser Versetyeh erfolgt an den Spektralli-
nien des Sterns und kann direkt in eine Geschwindigkeit umgerechngemvedbb.2.1 zeigt den

T — T T T

Abb. 2.1: Radialgeschwindigkeitskurve von 51 Pegasi in Abhangigkai der Phase des Umlaufs von 51
Peg b, audayor und QueloZ1995

Radialgeschwindigkeitsverlauf von 51 Pegasi, hervorgerufen digolersten, mit dieser Metho-
de entdeckten Planeten 51 Pég bie Periodendauer ist durch die Umlaufzeit des Exoplaneten
gegeben, wahrend die Amplitude bei einer kreisdhnlichen Bahn vontelem$asse sowie Masse

1 Ublicherweise werden Exoplaneten mit kleinen Buchstaben, beginni imder Reihenfolge ihrer Entdeckung
benannt.
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und grof3er Halbachse des Planeten abhafgy2006. Die gemessenen Radialgeschwindigkei-
ten sind umso groRer, je massearmer der Stern und je massereicher deidelduch geringere
Entfernungen zwischen Stern und Planet erhdhen die Radialgesaijiéiten.

Da mit dieser Methode keine Geschwindigkeiten senkrecht zur Sichtliniesgemeverden kon-
nen und die Inklination der Bahnebéries Planeten unbekannt ist, kann aus der Radialgeschwin-
digkeit nur die Mindestmasse des Planeten ermittelt werden. Bei einer lidingn O ° ist keine
Radialgeschwindigkeit vorhanden und es konnen keine Planeten deteliden.

Die Genauigkeit der Geschwindigkeitsbestimmung liegt zur Zeit bei wenigeziniztern pro
Sekunde. Dies ist ausreichend flr die Entdeckung eines Kdrpers mhiEfdmassen in einem
merkurdhnlichen Orbit um einen sonnenahnlichen Stern. Fir den N#&lemes erdéhnlichen
Korpers in einem erdahnlichen Orbit ist eine Genauigkeit von 5¢nmétig, welche in den kom-
menden Jahren erreicht werden shily. a., 2008.

» Astrometrische Methode: Bei einer geringen Bahninklination des Exoplaneten fuhrt die Bewe-
gung des Sterns um den gemeinsamen Schwerpunkt zu einer Positemsinadm Himmel. Die
Amplitude dieser Bewegung liegt im Bereich von Mikrobogensekundenreuioddert eine hoch-
genaue Astrometrie. Bei einem 100 pc entfernten sonnenéhnlichere8jiisich durch einen ju-
piterdhnlichen Exoplaneten mit einer gro3en Halbachse von funf Astriscben Einheiten (AE)
z.B. eine Positionsanderung von ca. 50 pas. Mit dem Astrometriesatelliéh @Gd dem Pro-
jekt Exoplanet Search with Phase Referenced Imaging and Microarcdetstmometry(ESPRI)
am Very Large Telescope Interferometer soll in den nachsten Jabrébethauigkeitsbereich von
10-20 pas erreicht werden.

» Transitmethode: Zieht der Exoplanet mit groer Bahninklination vor seinem Zentralstern vo
Uber, wird die scheinbare Helligkeit des Sterns fir die Zeit des Durgsyaermindert. Ein Nach-
weis ist mit photometrischen Methoden moglich und wird ausfihrlicher in Aiich2 erlautert.

 Gravitationslinseneffekt: In Himmelsbereichen mit hoher Sterndichte kann ein Vordergrundstern
vor einem fernen Hintergrundstern voriiberziehen. Da der Vordedstern wie eine Linse wirkt,
wird das Licht des Hintergrundsterns in seinem Gravitationsfeld abgelamkverstarkt. Diese
Intensitatserhéhung kann gemessen werden, wahrend die Ablenksrigaiits im Bereich von
Mikrobogensekunden liegt und zur Zeit noch nicht messbar ist.

Die Dauer des Ereignisses betragt in Abhangigkeit von der Masseh@esligkeit und Entfer-
nung des Vordergrundsterns mehrere Tage. Besitzt der Voraeigiern einen oder mehrere Pla-
neten, so kdnnen diese ebenfalls als Gravitationslinse wirken und eiaglmise, kirzere Hel-
ligkeitsschwankung des Hintergrundsterns hervorrufen (2. Zur Zeit ist die Beobachtung
des Gravitationslinseneffekts die einzige Methode auch erdahnlichet&ame sonnenahliche
Sterne nachzuweisen. Dies gelang im Jahr 2005 mit der EntdeckundPéamesen mit 5.5-facher
ErdmasseBeaulieu u. 3.2006.

Ein Nachteil dieser Methode ist die Einschrankung der Beobachtuhgsng. Um die maxima-
le Wahrscheinlichkeit eines Gravitationslinsenereignisses zu erreiohgss die Flachendichte
der Hintergrundsterne in Beobachtungsrichtung sehr hoch sein. Eheankt die Suche nach

2 Die Inklination gibt die Neigung der Bahnebene des Planeten zur SichtlinReariner Inklination von 0° steht die

Bahnebene senkrecht zur Sichtlinie, bei einer Inklination von 90 ° liegBithtlinie in der Bahnebene des Exoplaneten.
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Abb. 2.2: Simulierte Lichtkurve des Gravitationslinsenereignsssimes Vordergrundsterns mit Planet.
Dargestellt ist die Linsenwirkung der Sonne mit Jupitemi@nabstand 5.2 AE rechtwinklig zur
Sichtlinie ) auf einen Hintergrundstern. Die Entfernung 8eobachters zum Sonnensystem be-
tragt 4 kpc. Der Einfluss des Planeten bewirkt einen kurzeétzlichen Helligkeitsanstieg tber
einen Zeitraum von etwa einem Tag (Spitze bei time = 0 days$.Gould und Loel{1992).

Exoplaneten hauptsachlich auf die sternreichsten Gebiete der Milchgtira3gobei auch eine
Beobachtung in Richtung der Magellanschen Wolken denkbar ist. Weitgrdmie beobachteten
Ereignisse einmalig, da sich die Beobachtungsgeometrie durch die Eigegureyvder beteilig-
ten Objekte (Beobachter, Stern mit Planet, Hintergrundstern) nicht viiedsellen lasst. Eine
ausfuhrliche Beschreibung des Gravitationslinseneffekts findet sichduld und Loel{1992).

» Timing: Einige Sterne emittieren sehr regelmafiige Strahlungspulse in zeitlich konsAdostén-
den, welche z. B. bei Pulsaren im Radiobereich oder auch im optis@reicB empfangen werden
kénnen. Bewegt sich der Stern unter dem gravitativen Einfluss einestBtaum das Baryzentrum
des Systems, so andert sich aufgrund des Dopplereffekts auch klim#szeit der Strahlungspul-
se am Empfanger. Wie bei der Radialgeschwindigkeitsmethode ist die 8&glkfekts bei einer
kreisformigen Bahn von Sternmasse, Planetenmasse sowie grofl3er Balcthka und Bahninkli-
nation des Planeten abhangig. Bewegt sich der Stern auf den Beobaghde verkirzt sich die
Ankunftszeit der Pulse, wahrend sie sich anderenfalls verlangert.

Durch eine hochgenaue Zeitbestimmung der ankommenden Strahlung&pulsen sehr kleine
Variationen in der Ankunftszeit bestimmt werden. Dies ermdglicht die DetekBanleichter Pla-
neten. Die Mindestmassen der Wlolszczan und Fra{1992 mit der Timingmethode entdeckten
Planeten um PSR1257 + 12 wurden zu 3.4 und 2.8 Erdmassen bestimmt. Diérigge Variatio-
nen der Pulsankunft liegen im Bereich von 15 ps. Theoretisch sollte dicmégin, Kdrper bis zur
Masse des Erdmonds in den Pulsar-Systemen zu erfassen. Bei ricagserePlaneten in Verbin-
dung mit massearmeren Sternen wird die Pulsvariation bis in den Bereicheragem Sekunden
verlangert. In Verbindung mit einer Pulsrate von mehreren Sekunderekddiese Variationen im
optischen Bereich detektiert werdeilvotti u. a.(2007) entdeckten damit einen Planeten um den
heiRen Unterzwerg V 391 Peg.

Mit der Timingmethode kann innerhalb seltener Sternsysteme, deren Ztantraisitlich konstan-
te Strahlungspulse aussendet, nach zum Teil sehr massearmen Eteyptgaseicht werden.

« Bildgebende Verfahren:Die direkte Abbildung eines Exoplaneten erlaubt die Untersuchung mit
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weiteren Methoden, z. B. Spektroskopie oder Polarimetrie. Die Schwetigkr direkten Ab-
bildung liegt weniger an den geringen Winkelabstanden von Planetenerudientralgestirneh
sondern hauptséchlich an den grof3en Helligkeitsunterschieden zwiBtdrget und Stern, wel-
cher seine Umgebung Uberstrahlt. Unter diesen Voraussetzungeark@aon Zeit nur Planeten
abgebildet werden, die sich nicht zu nahe am Zentralstern befindese Barderung kann nur
durch eine entsprechend grof3e Bahnhalbachse des Planeten tweihe geringe Entfernung
des Exosystems erfllt werden.
Das erste Bild eines Exoplaneten wurde 2004 mit dem Very Large Tele$etp) aufgenommen
(Chauvin u. a.2004). Der Zentralstern ist ein leuchtschwacher Brauner Zwerg in eineeiniihg
von 70 pc mit einem planetaren Begleiter von ca. 5 Jupitermassen im AbstamdwE. Ab 2010
sollen am VLT mit dem neuen Instrument SPHERE auch Planeten um leutigtré Sterne ab-
gebildet werden. Es wird erwartet, dass sich in einer Entfernung vojupjiergrof3e Exoplaneten
um sonnenahnliche Sterne mit einer Grof3en Halbachse von 1 AE abbilden lsldt und Kas-
per, 2007).
Die bisher bekannten Exoplaneten sind in Tathnach der Methode ihrer Entdeckung zusammengefasst
(der Begriff ,Mehrfachsysteme* bezieht sich in dieser Arbeit auftS&yse mit mehr als einem Planeten).
Objekte mit einer Mindestmasse Uber 13 Jupitermadgler) 6ind getrennt aufgefihrt, da sie laut Defi-
nition der IAU nicht zu den Planeten zéhlen (Abschhit).

Tab. 2.1: Anzahl der bisher entdecken Exoplaneten in Abhangigkeitder Entdeckungsmethode und Anzahl
der entdeckten Mehrfachsysteme (Stand: 28.11.2008), (Satimeider2008. Objekte mit einer Min-
destmasse groBer 13 Jupitermas$én ) gehodren nach bisheriger Definition nicht mehr zu den Plane-
ten, sondern zu den Braunen Zwergen.

Anzahl Planeten
<13M, > 13My

Entdeckung durch 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 Ansattebé&uche nach ex-
trasolaren Planeten. Da massereiche Planeten mit geringen Abstand@emailgestirn hohe Radial-
geschwindigkeiten des Sterns verursachen, wurden bisher sehPiaeletensysteme mit sogenannten
.Hot-Jupiters" entdeckt. Dies sind Planeten mit bis zu 10 Jupitermassemevigidweise grol3e Halb-
achsen unter 0.1 AE aufweisen und sich in unserem Sonnensystemvegltatb der Merkurbalirbe-
finden wirden. Mit steigender Messgenauigkeit und lAngeren Baabagszeitraumen wird in Zukunft
auch die Entdeckung von massearmeren und weiter vom Zentralsterm@rifBlaneten mdglich sein.
Abb. 2.3zeigt die Verteilung der mittels Radialgeschwindigkeitsmethode entdecktertétiané@bhén-

8 Das Auflésungsvermdgen eines 8 m-Teleskops betragt im nahendnlfrei einer Wellenlange von 1.5 pm ca0%'.

Wenn Sonne und Jupiter die gleiche Helligkeit aufweisen wirden, kowidreiden Korper bis in eine Entfernung von
100 pc getrennt abgebildet werden, da die Luftunruhe der Atmospghéich moderne adaptive Optiken fast vollstandig
beseitigt wird.

4 GroRe Halbachse der Merkurbala&: =0.38AE
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gigkeit von Masse und grofRer Halbachse. Neben der Erstentdediemgdieses Verfahren haufig zur
Uberpriifung der weiteren Methoden, da aus den Radialgeschwiitdiglessungen die Mindestmassen
der Koérper bestimmt werden kann und erst danach eine Einordnung Katkgorie ,Planet* mdglich
ist. Eine aktuelle Ubersicht und umfangreiche Informationen zu allen InédsafExoplaneten findet sich
bei Schneide(2008.
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Abb. 2.3: Mit Hilfe der Radialgeschwindigkeitsmethode entdeckte@aneten mit groRer Halbachse im Bereich
von 001AE < ap < 10AE und Massen im Bereich vondD01 M, < Mp < 15M,, . Zum Vergleich
sind die Planeten Merkur, Venus und Erde dargestellt. DiéiteBxoplaneten auSchneidef2008.

2.2 Die Transitmethode

Als Transitereignis wird die teilweise Bedeckung eines Sterns durch élteereten bezeichnet. Dies
fuhrt for die Dauer des Transits zu einer Verminderung der schainbelligkeit des Sterns. Aus
dem charakteristischen zeitlichen Intensitatsverlauf kann auf die Exisiang extrasolaren Planeten
geschlossen werden. Die Idee, mit Hilfe von photometrischen Messunggliche Transitereignisse
extrasolarer Planeten zu beobachten, entstand bereits Mitte des 2Quniits $truve 1952). Die ers-
te erfolgreiche Beobachtung eines Exoplaneten-Transits gelang adigrdtst 1999 am Stern HD 209458
im Sternbild Pegasus durt¢tenry u. a(2000 und Charbonneau u. §2000.

2.2.1 Transitgeometrie

Ein Transit kann von einem Beobachter au3erhalb des Exoplanetemsysur dann beobachtet werden,
wenn sich die Sichtlinie Beobachter-Stern nahezu in der Bahnebenaolaiieten 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 Sternradiéisgad (Abb.2.4). Fir eine
nahezu kreisformige Bahn eines Planeten mit Ragusind grol3er Halbachssw um einen Stern mit
RadiusRs gilt die Transitbedingung:

Rs+ Rp > apcosi. (2.1)
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Beobachter <«

Abb. 2.4: Transitgeometrie eines Exoplaneten mit groRer Halbaahsed Inklinationi in der Seitenansicht
rechtwinklig zur Sichtlinie Beobachter-Stern und Bahmnalen (oben) sowie aus der Beobachtersicht
(unten). NactBackett(1999.

Fir den FallRs— Rp < apcosi < Rs+ Rp handelt es sich um einen partiellen Transit, d. h. nur ein Tell
des Exoplaneten bedeckt den Stern. In Ahbist die Mindestinklination fur ein Transitereignis anhand
verschiedener Stern- und Planetenparameter dargestellt. Bei selenk&tiernen mit Radien um 0.1
SonnenradienR)) und Bahnhalbachsen unter 0.05 AE kann der Planetenradius fuirttast&n eines
Transits bei gegebener Inklination entscheidend sein, wahrend grdi&ren Sternen und Bahnhalb-
achsen nur eine untergeordnete Rolle spielt.

ap [AE]

Abb. 2.5: Mindestinklination der Planetenbahn fiir ein Transitemeign Abhangigkeit vom Radius des Sterns
(in SonnenradierR:, = 696000km), grolRer Halbachse und Planetenradius (in JugatenR,, =
71000km) im Bereich von.01AE < ap < 5AE.
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2.2.2 Transitdauer

Der Beginn eines Transits ist durch den ersten Kontakt gekennzgidi@alem sich die scheinbaren
Scheiben der beiden Objekte erstmalig berihren (2xblinks). Sein Ende wird durch den vierten
Kontakt festgelegt. In dieser Zeitspanne (Transitdauer) erscheiptajeierte Abstand zwischen Stern-
und Planetenmittelpunkt kleiner als die Summe von Stern- und Planetenradius.

Stern

Planetenbahn

Abb. 2.6: Die Transitdauer ist abhangig von der Lange des projizidB@hnsticks, sowie der Inklination und
Bahnhalbachse des Planeten. Sicht vom Beobachter (linkspicht senkrecht auf die Planetenbahn
(rechts). Die Positionen 1 bis 4 zeigen die vier Kontaktegvollstandigen Transits. Bei partiellen
Transits entfallt der zweite und dritte Kontakt. NeBackett(1998.

Die wahrend des Transits vom Planeten zurlickgelegte halbe Streakeder Sternscheibe ergibt
sich zu:

x= 1/ (Rs+Re)? — @B cogi. 2.2)
Aus Abb.2.6 (rechts) folgt furx:
X=apsinaga. (2.3)

Mit der Umlaufperiode des Planet® und halber Transitdauey /2 ergibt sicha zu:

tr

Damit folgt fur die Transitdauer:
Rs+ Rp)? — a2 coLi
tr = &arcsin \/( e (2.5)
s ap
Fur eine Inklination von = 90 ° vereinfacht sich dies zu:
tr = PParcsin( RS+RP>. (2.6)
Iy ap



10 2 Methoden zur Detektion von Exoplaneten

Die UmlaufzeitPs eines Planeten ist Uber das dritte Keplersche Gesetz mit der groRen tézlisagvie
der Sternmassiéls verknupft Ms > Mp):

4m2ad

= GMs

2.7)

Diese kann z. B. durch Beobachtung mehrerer Transitereignisse bestiend&n.

Abb. 2.7zeigt die Transitdauer eines jupiterdhnlichen Planeten in Abhangigkeiteraral3en Halb-
achse. Da bei Planeten mit Bahnhalbacheer 1 AE ein Transit nur unter der Bedingung einer hohen
Bahninklinationi > 89.7 ° eintritt, werden in den meisten Fallen nur Transitereignisse von Planeten mit
Bahnhalbachseapr < 1 AE beobachtbar sein.

15 e e

tr IN]

10 ] i

— i=89°
fffffff i=89.25°
"""""" i=89.5°
i=89.75°
- i=90°

Il 5 Il Il
0.5 1 15 2
ap [AE]

Abb. 2.7: Transitdauetr in Abhangigkeit von Bahnhalbachse und Inklination eingstgréhnlichen Planeten
um einen Stern mit Radil&s = R).

2.2.3 Form der Lichtkurve

Die Form der Lichtkurve wird neben den geometrischen Gegebenheitgndauch die Helligkeits-
verteilung der Sternoberflache beeinflusst. In Abscth2t3.1wird die dem Beobachter zugewandte
Sternansicht als eine gleichméaRig leuchtende Flache betrachtet, wah/dmetimitt2.2.3.2der Effekt
der Randverdunkelung mit beriicksichtigt wird.

2.2.3.1 Lichtkurve ohne Randverdunkelung

NachMandel und Agol(2002 werden zur Beschreibung der Lichtkurve folgende Parameter b&ndtig
(Abb. 2.8):

¢ Rg Sternradius

* Rp Planetenradius

» D Abstand zwischen Stern- und Planetenmittelpunkt
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Stern Planet

Abb. 2.8: Parameter zur Bestimmung der Lichtkurizeist der Abstand zwischen Stern- und Planetenzentrum.
NachVoss(2006.

Daraus ergibt sich der normierte Abstanawischen den Mittelpunkten, sowie das RadienverhaRjis
zwischen Planet und Stern zu:

D
Re
a3 (2.9)

Im Folgenden wird angenommen, dass Stern und Planet dem Beobdshitezisiormige Flache
ohne Abplattung erscheinen, in der Planetenatmosphére kein Licht in RgcBeobachter gebeugt wird

und die Bedingundrp < Rs erfillt ist. Die empfangene IntensitétR,, k) relativ zur Gesamtintensitét
des unbedeckten Sterns kann beschrieben werden durch

I(R,,K) = 1—I7(Ry,K), (2.10)

wobei It (Ry, k) die relative Intensitatsverminderung des Sterns durch den bedeck&talgeten be-
schreibt. Befindet sich der Planet auRerhalb des Transitbereicks>ni®, 4- 1, wird die Sternintensitéat
nicht beeinflusst und es gilt:

It (Ry,K) = 0. (2.11)

Bei einem vollstandigen Transit nkt< 1— R, wird It (R,,K) Uber das Flachenverhaltnis von Stern- und
Planetenscheibe bestimmt:

It (R, k) = R2. (2.12)

In den Zeiten zwischen erstem und zweitem, sowie zwischen drittem und migf@ntakt mit
1-R, < k< 1+ R, wird die Intensitatsverminderung beschrieben durch:

2
IT(R\,,k):% R3b0+b1—\/4k2_(1+k2_R5) (2.13)

4 )
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mit: 21
bo = arccos(R‘%erRvk_> , (2.14)

_ 2
b; = arcco “Ffljk> : (2.15)

Der Parametek kann mittels der Orbitparameter als Funktion der Zeit beschrieben werdehlilfé
von Abb.2.6und2.8kannk (unter der Annahme eines kreisférmigen Orbits) ausgedriickt werdeh d

. 2 .\ 2
o ap\/(smw;))s + (cos) | (2.16)

mit der Umlauffrequenz des Planeten= 271/P> und der Zeit, gemessen von der Transitmitte aus. Fir
Planeten mit sehr kleinen Bahnhalbachsen, kann der Pfad des Plaoetir $ternscheibe nicht mehr
als Gerade angenommen werden, sondern ist leicht gekrimmt 2&bbnten) und ebenfalls von der
Zeit abhéngig. Dies fuhrt zu einer Erweiterung von @l16 zu:

. 2 . 2
k:ap\/(smwt) ;(coscoswt) . 2.17)
S

Fur einen Transitbeobachter auRerhalb des Sonnensystems fagsPdigbzu erwartende relative Inten-
sitatsverminderung eines Transits fur alle Planeten zusammen. Iri24hkt die Form der Lichtkurve
fur einen ,Hot-Jupiter” dargestellt.

Tab. 2.2: Relative Intensitatsverminderung der Sonne bei vollsgerdTransits im Sonnensystem ki€ 1—R,.
Durch die unterschiedliche Bahnneigung der Planeten andgr ist die Beobachtung aller Transits
von einem einzigen extrasolaren Standort nicht moglicim Xfergleich die Intensitatsverminderung
bei einem Stern mit 0.5 und 1.5 Sonnenradien

It [%] It [%] IT [%0]
mitRs=Rz mitRs=0.5R:; mitRs=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 Sternoberflache wird im sichtbaren Licht durch die Photosphanebzg welche fast die gesamte
sichtbare Strahlung emittiert. Dabei erscheint das Bild des Sterns nicinelgleichmalig ausgeleuch-
tete Flache. Vom Zentrum zum Rand ist eine Intensitatsverringerunckenrexn (Abb2.10. Der Seh-

strahl senkrecht zur Sternoberflache kann, im Vergleich zu eineragauf die Oberflache auftreffenden
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Abb. 2.9: Lichtkurve ohne Randverdunkelung flr einen jupitergroBemeten in einer Sternentfernung von
0.05 AE bei verschiedenen Bahninklinationen.

Sehstrahl, in tiefere Schichten eindringen. Da mit héherer TemperatuirdidBigsintensitat steRyter-
scheint das Zentrum des Sterns heller als der Rand. Die Randvehahugplst wellenlangenabhéangig und
im blauen Spektralbereich starker ausgepragt als im roten. Der Védrgieischiedener Transitlichtkur-
ven zeigt, dass Lichtkurven mit Randverdunkelung abgerundetdneznsn als ohne. Weiterhin fuhrt
die Randverdunkelung wahrend der vollstandigen Transitphase zustéimkeren Intensitatsverringe-
rung (Abb.2.12.

Zur Bestimmung der Randverdunkelung ist flr erdgebundene Traok#dbbtungen ein quadrati-
scher Ansatz ausreicherbss 2006. Die relative Intensitat des Sterns in Abhangigkeit vom normierten
Radiusr beztglich der Sternscheibe wird beschrieben durch

I(r)=1-c(l-p)—d(1-p)? (2.18)
mit:
U =cosy=+/1-r2 (Abb.2.1J). (2.19)

Die Randverdunkelungskoeffizienterund d sind abhéngig von Effektivtemperatur der Photosphare,
Oberflachenschwerkraft, Metallgehalt des Sterns und betrachtetektr&pereich. Diese Koeffizien-
ten kdnnen fur verschiedene ParameterkombinationerClaurset (2000 entnommen werden. Fur Pla-
neten mit einem Radienverhaltnis Planet/Stern ®n< 0.1 (entspricht etwa dem Radienverhéltnis
von Jupiter zu Sonne) kann die Transitlichtkurve nd#ndel und Agol(2002 beschrieben werden.
Es sei:

= (k=R)? (2.20)
1 1 1

5 Bei einem Schwarzen Korper ist die Gesamtintensitét proportionaf{Gtefan-Boltzmann-Gesetz)
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Die empfangene Intensitéat des Sterns ist analog zw2Al0(

lrand(Rv,K) = 1 — It (rand) (R, K) (2.22)
und es gilt analog zu GI2(1]) fir k > R, + 1:

|7 (rand) = O. (2.23)

Far die vollstandige Phase des Transits wird die Intensitatsverringeasatptieben durch

Lo (Ry, K
IT(rand)(Rw k) = R\Z/voéllli(')v)? (2.24)
mit:
k ! R 2rd 2.25
IVO“(RV7 >_ 4Rvk kva I(r) rar. ( . )

Die Intensitatsverringerung wahrend der partiellen Phase des Tramggitssech zu

v (R ) = PR [R&arccos(k; 1) ~ (k= 1),/Re— (k— 1)?} , (2.26)
mit:
|part (R, k) = lfe/k;vur)zrdr. (2.27)

Der Zusammenhang zwischkmnd den Orbitparametern wird Gber G2.17) hergestellt.

Beobachter

\_< Y
Abb. 2.10: Sonne mit Randverdunkelung Abb. 2.11: Geometrie zur Randverdunkelung.
y ist der Winkel zwischen der

Oberflachennormalen und dem
Sehstrahl des Beobachters.
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Abb. 2.12: Lichtkurve mit Randverdunkelung flr einen jupitergrol3d¢gmiéten in einer Sternentfernung von
0.05 AE miti = 90° um einen sonnenahnlichen Stern. Dargestellt flr darebland roten Spek-

tralbereich (B-Band und R-Band) sowie zum Vergleich dientkarve ohne Randverdunkelung
(ohne RV).



3 Datenerfassung und -analyse

Die transitbedingte Verminderung der Sternhelligkeit bei jupitergroR3ereRiarbetragt nur wenige Pro-
zent der Gesamtintensitat (Abschidit®). Zum Nachweis dieser geringen Intensitéatsénderungen in CCD-
Aufnahmen muss die Helligkeit des Transitsterns auf wenige Millimagnitudeaugeastimmt werden
(eine Intensitatsverringerung von 1 % entspricht einer Helligkeitsdndearon etwa 11 mmag). Um das
mmag-Niveau zu erreichen, ist es notwendig, vorhandene systemdisiblez der Helligkeitsmessung
(Photometrie) weitestgehend zu reduzieren und zufallige Fehlereinfdgpering wie moglich zu hal-
ten.

3.1 Signal und Rauschen in CCD-Aufnahmen

Das von einem Himmelskorper ausgesendete Signal besteht aus einehMelz einzelnen Photonen.
Je mehr Photonen dabei ausgesendet werden, desto heller ersiase@bjekt. Uber die Anzahl der
pro Zeiteinheit auf einen Detektor auftreffenden Photonen kann die Kellides beobachteten Objekts
bestimmt werden. Am Observatorium Triebenberg erfolgt die BeobagmitHilfe einer 16 Megapixel
CCD-Kamera.

Treffen Photonen auf ein Pixel des CCD-Sensors, werden aufgitaa inneren lichtelektrischen
Effekts im Sensormaterial (fir den optischen Spektralbereich Silizium)tigledn freigesetzt. Durch
den Sensoraufbau kann nicht das gesamte einfallende Licht zur Elekireisetzung genutzt wer-
den. Die daraus resultierende wellenlangenabhangige Lichtempfindtigike durch die Quantenef-
fizienz des Sensors beschrieben. Sie gibt an, wieviel Prozent dessenenden Lichts in ein messbares
Signal umgesetzt werden und liegt bei der verwendeten CCD-KameraigidB von 62 % bei 660 nm
Wellenlange Eastman Kodak Compang000.

Beim Auslesen des Sensors liefert die Anzahl der Elektronen einen8pgndie mit Hilfe eines
Analog-Digital-Wandlers in Grauwerte (Analog-to-Digital Unit: ADU) umgeheet wird. Die Anzahl
der freigesetzten Elektronen steigt in der Regel linear zur Anzahludgetienden Photonen, d. h. die
Anzahl der Elektronen stellt ein Mal3 fir die Helligkeit des Himmelskdrpedsdas messbare Signal
des Objekts dar. Ein einzelnes Pixel hat jedoch nur ein begrenztesngassrmogen an freigesetzten
Elektronen. Wird diese Elektronenzahl erreicht, ist das Pixel gesatidjes besteht keine Linearitat
mehr zwischen auftreffenden Photonen und abgeleiteter Helligkeit.

Die Photonen eines Himmelsobjekts erreichen den Sensor nicht in einemukeritinen Fluss mit
gleichen Zeitabstéanden, sondern in zufalligen, voneinander unaigeariostanden. Die Anzahl der auf
ein Pixel treffenden Photonen und damit die Zahl der freigesetzten &tektrunter konstanter Beleuch-
tungsstarke und Belichtungszeit ist bei aufeinanderfolgenden Aafea nicht gleich. Sie entspricht
einer Poissonverteilung, welche bei einer gro3en Anzahl an freijesdelektronen durch eine Normal-
verteilung angenahert werden kann. Durch den zufalligen Chardétdreigesetzten Elektronen ist das
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in einem Pixel erzeugte Sign&jyx mit einer statistischen Unsicherheit von

Opx = 1/Sox (3.1)

behaftet. Dies entspricht der einfachen Standardabweichung undwaidals Poissonrauschen bezeich-
net. Punktformige Lichtquellen wie Sterne oder Asteroiden werden nidhéinam einzelnen Pixel,
sondern aufgrund von atmospharischen Einflissen sowie aus algsitdurd messtechnischen Griinden
flachenhaft abgebildet. Das Gesamtsignal lbeixel ergibt sich mit dem jeweiligen Signgl zu:

Sges: iism (3-2)

Fur das zugehdrige Poissonrauschen gilt:

— 2
Oges = Zl O-pxn
=

- VS

(3.3)

Bei erdgebundenen Beobachtungen wird das empfangene Signaigentlichen Objekt und zusatzlich
vom aufgehellten Himmelshintergrund erzeugt (Abscisi).
Neben dem photonenerzeugten Signal des Himmelsobjekts enthélt einA@fG&hme weitere sys-
tematische und zufallige Komponenten:
Systematische Komponenten
» Konstanter Bias (Offset in jeder CCD-Aufnahme): Eine am Analog-Digiandler angelegte
Grundspannung erzeugt auch bei einer Belichtungszeit von 0 s eialSigelches in ADU umge-
wandelt wird.
« Abweichungen in der angelegten Bias-Spannung
e Temperaturabhangige Dunkelladungen: Aufgrund von thermiscHektEf freigesetzte Elektro-
nen im Detektormaterial, unabh&ngig von Lichteinfall auf den Sensor.
« Abweichungen der Dunkelladungen
« Empfindlichkeitsunterschiede zwischen den einzelnen Pixeln aufgumdmnerschiedlichen Ei-
genschaften des Detektormaterials und z. B. Staub im Strahlengang
» Defekte Pixel
Zufallige Komponenten:
* Variationen in der Bias-Spannung
 Variationen der Dunkelladungen
» Rauschen des Ausleseverstarkers (Ausleserauschen)
» Quantisierungsrauschen des Analog-Digital-Wandlers: Entstehh duur: oder Abrundung des
Signals auf ganzzahlige Ausgabewerte. Ist im Vergleich zu den am&eareschquellen sehr klein
und kann vernachlassigt werden.
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Wahrend die systematischen Effekte durch entsprechende Korngktahanen minimiert werden kon-
nen, bleiben die in den Aufnahmen enthaltenen zufélligen Fehler weitehkest@urch die Weiterver-
arbeitung der CCD-Aufnahmen entsteht zusatzliches Rauschen @#tsB).

Um Rauschanteile, z. B. das Poissonrauschen eines Sterns, bestimié@mnen, missen die in
der Aufnahme ausgegebenen ADU-Werte in die Anzahl freigesetztkir@ien umgerechnet werden.
Diese Elektronen stellen das Messsignal dar, dessen Unsicherheit rf8t3pberechnet werden kann.
Die Verwendung der ADU-Werte wirde die Genauigkeit verfalschah.3 1 stellt den Unterschied am
Beispiel eines Sterns dar. Der Zusammenhang zwischen dem SigndédesSg der Messunsicherheit
in gemessenen Einheiten (ADU oder Elektronesund der Messunsicherheit in Magnitudegag ist
gegeben durch:

Omag= 2.5l09 (SS;;GS> . (3.4)

Tab. 3.1: Vergleich des Poissonrauschens bei Verwendung untediichier Einheiten (ADU oder Elektronen).
Der Stern setzt im Detektor 100 Elektronen frei, welche iileer Konvertierungsfaktor des Analog-
Digital-Wandlersg = 0.5e~ /ADU in 200 ADU umgewandelt werden. Aus dem Sternsigiatrgibt
sich das Poissonrauschen lbgr= /Ss woraus sich tiber G3(4) gmag berechnet. Eine Bestimmung
des Rauschens in ADU fihrt in diesem Beispiel zur Untergeindf der statistischen Unsicherheit.

[ADU] [e7]
S 200 100
Os 14.1 10
Omag 0.07 0.10

Fur die Umrechnung von ADU in freigesetzte Elektronen muss der Gaim-aodé Konvertierungs-
faktor des Analog-Digital-Wandlers bekannt sein. Dieser Faktor bedithden Zusammenhang zwi-
schen der Anzahl der freigesetzten Elektronen und der entspchéusgabe in ADU. Die Einheit
des Gainfaktors isElektroneffADU. Eine schnelle Variante zur Berechnung des Gainfaktors wird in
Berry und Burnell(2006 beschrieben. Dazu werden zwei Bias-AufnahrBenB, mit Belichtungszeit
ts = 0s sowie zwei Flatfieldaufnahmen (Abschi@tR.2 F1, F, bendtigt. Der Gainfaktor kann folgen-
dermalfien bestimmt werden:

1. Mittelwert und Standardabweichung Flatfield: Addition der beiden Flatfields und Bestimmung
des Mittelwertes:_pl+p2 eines moglichst gleichmalig ausgeleuchteten Bereichs des Flats. Um die
Standardabweichung innerhalb dieses Bereiches zu bestimmen, wirdéaitslvoneinander sub-
trahiert. Damit werden alle systematischen und konstanten Effekte in deaAue minimiert und
es bleibt das Rauschem, r, aus beiden Aufnahmen tibrig. Dieses Rauschen entspricht/&em
fachen Rauschen im Einzelbild.

2. Mittelwert und Standardabweichung Bias: Berechnung vorB_BﬁB2 und og,_g, analog zu
Punkt 1.

3. Berechnung des Gainfaktors g:Aus den Mittelwerten und Standardabweichungen kann der
Gainfaktor berechnet werden, wobei alle Messwerte in ADU vorliedem.Beispiel eines ein-
zelnen Flatfields erfolgt die Umrechnung in Elektronen im einfachsten Fall mit
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Felektronen = 9Fapu,

OElektronen = 90aDU (3.5)

und die Berechnung des Poissonrauschens mit

90apu = v/ 9Fapu,

woraus folgt:

Fabu
g= . (3.6)
TAbu
Bei einem kurzbelichteten Flatfield kann der Einfluss der Dunkelladungerachléassigt werden,
wahrend der Offset-Effekt und das Rauschen des Bias nichteldéssigt werden kénnen. Damit
berechnet sich der Gainfaktor zu:
Froir, —Beiis
g= 21+F2 21+ 2 (3.7)
Of-F, ~ 98,8,
Fur die am Observatorium Triebenberg verwendete Kamera wurdeaileia®tor mit vier verschiedenen
Bias-Flat-Kombinationen zu 1.2éADU bestimmt.

Weiterhin lasst sich aus den Bias-Aufnahmen die Summe aus Ausleserauuiantisierungsrau-
schen und mdoglichen zufélligen Bias-Variationen bestimmen. Weitere Rawedtgg sollten im Bias
nicht auftreten. Dieses Rauschen wird im Folgenden als Auslesemusghbezeichnet und berechnet
sich mit:

Oou = g2 B2, (3.8)

Das Ausleserauschen wurde aus vier verschiedenen Bias-Komberatiori1.5 € bestimmt, dies liegt
im Bereich der Herstellerangabe von 15fér den verwendeten Sensor.

3.2 Korrektur der CCD-Aufnahmen

Die Minimierung der in Abschnit8.1erwahnten systematischen Einflisse innerhalb einer CCD-Aufnahme
erfordert zusatzliche Aufnahmen zur Erzeugung von Korrekturtilde

3.2.1 Darkfield und Bias

Im ersten Korrekturschritt werden die in jeder Aufnahme vorhandéhatkelladungen reduziert. Da
die Erzeugung von Dunkelladungen stark von der Sensortemperatamgly kann bereits wahrend der
Beobachtungszeit die Freisetzung der Ladungen verringert warilrm der Sensor auf eine maglichst

1 Fir den verwendeten Kodak KAF-16801E Chip verdoppeln sich dieugiten Dunkelladungen mit einer
Temperaturerhhung von 6.3 °C. So werden z. B. bei einer Kiihlan@5 °C unter Umgebungstemperatur die
Dunkelladungen um 94 % reduziert.
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geringe Temperatur gekuhlt wird. Die verbleibenden Ladungen konnieRlilfe einer Darkfieldauf-
nahme reduziert werden. Dazu wird eine in volliger Dunkelheit mit gleictedicBtungszeit und CCD-
Temperatur erzeugte Aufnahme von der Rohaufnahme subtrahiert. Z&iighwird auch der Einfluss
des Bias beseitigt, der sowohl in der Rohaufnahme als auch im Darkfiglenaen ist.

Um das Rauschen sowie den Einfluss von AusreiRern (z.B. durch G8jriticden Einzelauf-
nahmen zu minimieren, wird aus jeweils zehn Darkfieldaufnahmen fir alleetaritten Temperatur-
Belichtungszeit-Kombinationen ein mediangemitteltes Master-Darkfield ersteldiétolgenden theo-
retischen Betrachtungen wird aus rechentechnischen Grinden adsteNMedianmittelung das arith-
metische Mittel verwendet. Dieses reduziert das Rauschen effektrbglt sich jedoch weniger robust
gegenuber Ausreil3ern.

Das thermische Rauschen (Darkrauschef)x im Einzelbild ergibt sich aus der Anzahl der freige-
setzten Dunkelladungemny,k:

Odark = v/Ndark- (3.9)

Nach der Mittelung von zehn Darkfieldaufnahmen betragt das Rauschen

\/ 100§ark

10
= 0.320gark (3.10)

Odark, —

Die Rohaufnahme enthalt ebenfalls ein Darkrauschenoygn. Die Subtraktion des Master-Darkfields
erhoht das Darkrauschen im darkkorrigierten Bild

Odarksub = Gdzark + O-garkn

um 5% (41 % bei Verwendung eines einzelnen Darkfields). Das therenRahschen einer Darkfield-
aufnahmegyak kann mit Hilfe zweier Einzel-Darkfields sowie der Kenntnis des Gainfakiioi des
Ausleserauschens bestimmt werden. Nach der Subtraktion der beiffeahen voneinander verbleibt
das Ausleserauschen und das Darkrauschen aus beiden Aufnatsm@esamtrauschen mit der Stan-
dardabweichun@ges

00ges= \/2 (08w + 0o » (3.12)

woraus das Darkrauschen im Einzelbild bestimmt werden kann:
P2
Odark = Eagzes_ Odut- (3.13)

Kosmische Strahlung kann in der Erdatmosphére eine grof3e Anzhbthenergetischen Teilchen erzeugen, welche
teilweise den Erdboden und damit auch den CCD-Sensor erreiclaéei Betzen sie in den betroffenen Pixeln sehr viele
Elektronen frei und kdnnen im Bild als kurze, helle Striche erscheinen
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In Tab.3.2ist das Darkrauschen in Einzelbildern fir verschiedene TemperatncBelichtungszeiten
zusammengefasst. Die Berechnung erfolgte mit allen Pixeln der Aufnahdhstelit einen eher pes-
simistischen Wert des thermischen Rauschens dar, da z. B. Cosmicsnafiefdahmen nicht entfernt
wurden. Die Anzahl der Dunkelladungen nimmt mit steigender Sensortampemd Belichtungszeit
zu, damit erhéht sich auch das Darkrauschen.

Tab. 3.2: Thermisches Rauschen in Einzelbildern. Fur jede TempeBalichtungszeit-Kombination wurde das
Rauschen (in€) aus sechs einzelnen Darkfieldaufnahmen ermittelt.
Belichtungszeit
Chiptemperatur 30s 60s 120s

+5°C 98 132 201

0°C 7.3 83 12.2
-5°C 57 71 88
-10°C 55 65 74
-15°C 48 57 6.8
-20°C 47 55 73
-25°C 44 53 6.9

3.2.2 Flatfield

Im zweiten Korrekturschritt, der Flatfieldkorrektur, werden sensam&ensitivitatsunterschiede zwi-
schen den einzelnen Pixeln korrigiert. Diese ergeben sich aus Unrdtjgkmiien in der Fertigung des
Sensors. Zusatzlich korrigiert dieses Verfahren auch mogliche Alisciyen der Sensorflache durch
Staub auf den optischen Bauteilen (z.B. Filteroberflache) oder den &irdiner Vignettierurigim op-
tischen System.

Zur Erzeugung der Korrekturaufnahme wird mit dem Teleskop eine gi€i@ig ausgeleuchtete Fla-
che aufgenommen, wobei die Fokussierung der Rohaufnahmen Hégpeliarden muss. Diese Aufnah-
me (Flatfield) wird zuerst einer Darkfieldkorrektur unterzogen. AheBlend wird die darkkorrigierte
Rohaufnahme durch das normierte Flatfield dividiert.

Die rauscharme Bestimmung der Flatfieldkorrektur ist besonders wichtigeidargeren Aufnah-
mesequenzen kleine Nachfiihrungenauigkeiten auftreten. Diessaginen im Laufe des Beobachtungs-
zeitraums kleine Bildfeldverschiebungen was eine Bewegung der Steenali@ CCD-Matrix zur Fol-
ge hat. Im unkorrigierten Bild fuhrt diese Bewegung Uber unterschieelopfindliche Pixel zu einer
scheinbaren Variation der Sternhelligkeit. Zur Ermittiung der Korrekturdeiir jeden Beobachtungs-
zeitraum ein Master-Flatfield aus einer Medianmittelung Gber 15 Flatfieldaoniem erzeugt, welches
ein moglichst hohes Signal/Rausch-Verhaltnis (SNR) aufweist.

Das Signal in einem Flatfiel&g setzt sich zusammen aus dem eigentlichen Flatfieldsigmal
einem Darkfieldanteif;a und dem Biasas:

Soh = Stiat + Sark + Sias- (3.14)

3 Abschattung zum Bildfeldrand hin, wird z. B. durch Blenden im Strahlaggerursacht.
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Das Signal eines Pixels im Flatfield sollte etwa die Halfte bis zwei Drittel der mdaggli€esamtsignal-
starke erreichen. Ein typisches Flatfield enthalt Pixelwerte im Bereicl88600 ADU. Die Pixelwerte

im Bias betragen etwa 980 ADU, wahrend die Werte aus dem Darkfieldefeldssigt werden kénnen.
Daraus ergibt sich das Flatfieldsignal zu:

Sflat = Sroh_Soias
= 32520ADU (3.15)

Aus Tab3.2kann das Darkrauschen bei -15 °C und einer Belichtungszeit voz2@$ e abgeschatzt
werden, das Ausleserauschen betragt 11.6Adschnitt3.1). Damit kann das Rauschen im Einzelflat
bestimmt werden zu:

Oflat = \/gsflat + Ogark‘f' Ugut
= 198e€. (3.16)

Das Rauschen im Master-Flatfield wird bestimmt durch die Anzahl der Eiatzeibwie durch das Rau-
schen des subtrahierten Master-Darkfields, worin auch das Auwslsstien aller Einzeldarks enthalten

ist:
o _ \/(0f|at)2 + (O-dark)2 + (O-dark_out)2
flatm 15 10 10
= b513€e. (3.17)

Das SNR des Master-Flatfields betragt damit 35/Z1.3 = 760.

Das Anbringen der Flatfieldkorrektur fihrt zu einer Zunahme des iBteaaschens im Bild. Die
Herleitung des Rauschen erfolgt anhand eines Steumsl des Flatfields mit der jeweiligen Intensitat
S= 1 sowieF = 1. Der Zusammenhang zwischen SNR und Rauschen ist gegeben durch:

o — L
s = SNR'
1

Bei Division der Sternabbildung durch das Flatfield ergibt sich dasi@gaaschen zu:

S 1\? St ?
(7)) = (¢) ()

= oé+0?

S /
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Ausgedrickt mit Hilfe des SNR:
;. (3.20)
1 1
SNR ™ SNR

Mit dem SNR des Master-Flatfields und einem BeispielsterrsiNiR= 500 ergibt sich ein Signal/Rausch-
Verhéltnis des Sterns nach der Korrektur von 418. Analog zu33) kann das Rauschen mit

SN I%esF

1
Omag = 2.5l09 <1+ SN %ESF> (3.21)

in Magnituden umgerechnet werden. Tal8zeigt die zu erwartende Rauscherhéhung bei verschiedenen
Signal/Rausch-Verhaltnissen des untersuchten Sterns. Bei Sterneinenitfsohen SNR sind gegebe-

nenfalls mehr als 15 Einzelflats fur die Flatfieldkorrektur nétig, um dastziidie Rauschen gering zu
halten.

Tab. 3.3: Auswirkung der Flatfieldkorrektur auf das Rauschen in Magten fur unterschiedliche
Signal/Rausch-Verhéltnisse eines Testst&NN&; im Vergleich zur unkorrigierten Aufnahme mit
Ounkorr- Das Master-Flatfield wurde aus 15 Einzelflats erstellt.

SNR  Ounkorr [MMag]  Okorr [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 konnen fehlerhaftezRixEblge haben. Diese Defektpixel
werden in zwei Gruppen unterteilt. Weist ein Pixel eine Gberdurchschhittbbe Rate an Dunkelladun-
gen auf, was zur schnellen Sattigung fuhrt, wird dieses als ,heil3es Biatichnet. ,Kalte" bzw. ,tote
Pixel” sind hingegen teilweise oder vollstandig lichtunempfindlich.

Befindet sich innerhalb des abgebildeten Sterns ein defektes Pixel, iwiRhdtometrie des Sterns
verfalscht. Um den Einfluss defekter Pixel zu minimieren, wurde mit Hilfe atesler Professur fur
Astronomie entwickelten ProgramrganForDefecteine Defektpixelmaske erstellt, in der die Positio-
nen aller abnormer Pixel vorhanden sind. Im Auswerteprozess wir@deiwert fir diese Pixel aus den
umliegenden acht Pixeln interpoliert.

3.3 Photometrie

Nach der Kalibrierung erfolgt die Objekterkennung und Photometrie ddramdenen Sterne in den
Einzelaufnahmen. Dazu wird das ProgramipCCD verwendet, eine von Dr.-Ing. Ralf Langhans ent-
wickelte astrometrische Software, die auch zur Photometrie eingesetamiledn.
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Zur Bestimmung der Intensitét eines Sterns in CCD-Aufnahmen gibt es imniflieeen zwei An-

satze:

» Apertur-Photometrie: Die Sternintensitat wird aus der Summe der Pixelwerte innerhalb eines
bestimmten Radius (Apertur) um das Sternzentrum ermittelt. Diese Methodérkeieten Him-
melsgebieten eingesetzt werden, in denen die Sterndichte nicht zu haol dér Bereich inner-
halb der Apertur nicht durch Hintergrundsterne gestort wird.

* PSF-Photometrie:Die Intensitatsverteilung eines abgebildeten Sterns ist nicht punktfornme, so
dern wird aufgrund der Einflisse von Atmosphare, Teleskop, FilteO@Id-Sensor zu einer zwei-
dimensionalen Funktion, der Punktiibertragungsfunktion oder poieaddgunction (PSF), aufge-
weitet. Die PSF kann z. B. durch eine zweidimensionale Gaul3verteilung-ampert werden. Fur
jeden Stern wird eine eigene PSF angepasst. Die Integration der Funkiishdie Intensitat des
Sterns. In sehr dichten Sternfeldern (vor allem in Sternhaufen unfiddingteten Aufnahmen im
Bereich der Milchstraf3e) in denen die Apertur-Photometrie durch viele ignitedsterne gestort
ist, wird mit Hilfe der PSF-Photometrie eine Intensitatsbestimmung der Einzelgerdglicht.
Nahere Erlauterungen zur PSF-Photometrie finden siclstazken und Manfroid1992 sowie
Stetson(1987).

3.3.1 Realisierung der Photometrie in  MpCCD

In der aktuellen Version voRlpCCD(Stand: 11/2008) wird die Sternintensitat mittels Apertur-Photome-
trie ermittelt. Dazu wird um jeden Stern ein Kreis (Apertur) bestimmt und die datiraienen Pixelwer-

te aufsummiert. Die Summe enthélt sowohl Intensitatsanteile des Sterns alsrstedh Aes Himmels-
hintergrunds, da dieser ebenfalls eine geringe Helligkeit aufweist. UnAdéeil des Hintergrunds zu
bestimmen, wird au3erhalb der Apertur ein Kreisring festgelegt, welctenidggend Hintergrundpixel
enthélt (Abb.3.1). Durch eine Medianmittelung der Pixelwerte im Kreisring wird die Hinterdinten-
sitat bestimmt. Die Radien von Apertur und Kreisring kdnnen vor der Diflolohg der Photometrie

in Einheiten des Halbwertsradius der Sternabbildung festgelegt wedgetdalbwertsradius, auch half
width at half maximum (HWHM) genannt, ist neben der Maximalintensitat ein alemtParameter zur
Beschreibung der PSF. Der HWHM-Wert beschreibt den halbentnesser der Sternabbildung an der

Apertur

/
/
/

/

Kreisring

Abb. 3.1: Apertur und Kreisring zur Photometrie eines Sterns. Umulitieteinfluss des Sterns auf die Hinter-
grundbestimmung zu minimieren, wird zwischen Apertur umdigring ein Zwischenraum eingefugt.
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Stelle, an der die Intensitéat auf die halbe Maximalintensitat des Sterns gegifieMit der Koppe-
lung der Radien an den HWHM-Wert wird sichergestellt, dass von jedem 8¢ gleiche prozentuale
Intensitatsanteil in die Photometrie eingeht.

Zur Bestimmung der Grauwertsumme werderMpCCD derzeit ganze Pixel verwendet. Befindet
sich der Mittelpunkt eines Pixels innerhalb des Aperturkreises, gehyesamte Grauwert des Pixels
in die Berechnung ein, befindet er sich im nachsten Bild auBerhalb detufireises, wird das Pixel
nicht bertcksichtigt. Dies fuhrt vor allem bei kleinen Aperturradien imem erhéhten Messrauschen
(Abschnitt4.1).

Die Sternintensitat wird béfipCCDals Zehnerlogarithmus der Grauwertsumme Uber den Parameter
LGCNT ausgegeben:

LGCNT = log (Cap— NapChg) [ADU], (3.22)

mit der Grauwertsumme innerhalb der Ape@yp Gbern,p Aperturpixel und dem Medianwert der Hin-
tergrundgrauwerté_hg. DerLGCNT eines Sterns kann in Magnituden umgerechnet werden. Das Ergeb-
nis ist die instrumentelle Helligkeit eines Sterns, welche von der verwen@&8&nKamera, den Filtern
sowie vom spektralen Durchlass des Teleskops abhéngt. Durch &eobg von Standardsternen mit
definierter scheinbarer Helligkeit in einem bestimmten Spektralbereich karninsirumentelle Hellig-

keit in eine scheinbare Helligkeit umgerechnet werden. Dies ist jedaatidde Arbeit nicht nétig, da

zur Auswertung der Transit ein anderes Verfahren verwendet(idchnitt3.3.3. Die instrumentelle
Helligkeit ms eines Sterns berechnet sich mit der Belichtungszait

GCNT

ms = —2.5log (1

n >+mo [mag. (3.23)

Die Konstantamy, auch als instrumenteller Nullpunkt bezeichnet, kann einen beliebigereveehmen
und wird haufig so gewahlt, dass die instrumentelle Helligkeit etwa der sareimblelligkeit des Sterns
entspricht. Der instrumentelle Nullpunkt ist neben den Beobachtungsimstiten auch von atmospha-
rischen Einflissen abhangig und betragt etwa 21 mag fur das Obsemaioiebenberg.

3.3.2 Genauigkeit Einzelsternmessung

Um die Genauigkeit der Helligkeitsmessung abzuschéatzen, ist es notvaasdiijgnal/Rausch-Verhaltnis
des untersuchten Sterns zu bestimmen. Dazu wird das Signhal des StdesuRauschen der Einzelpi-
xel betrachtet. Das Signal des Sterns ergibt sich aus:

Ss=g10-°NT. (3.24)

Bei einem idealen Detektor ohne Rauschen und einem perfekt s@mwidimmel wirde die Genauig-
keit nur durch das Poissonrauschen des Sterns nacl3.@l.begrenzt. In der Realitat missen weitere
Rauschquellen berticksichtigt werden.

4 Oft wird auch der vollstandige Durchmesser an der Stelle des halbeimims 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 Apmyflargibt sich mit dem Grauwert der
Hintergrundpixeﬁhg, dem Darkrauscheoya und dem Ausleserauschegy: zu

Oap = \/58"1' Nap (géhg + Ugark‘F O'gut)- (3.25)

Das Rauscheng der Summe der Hintergrundpixelg innerhalb des Kreisrings berechnet sich nach:

Ohg = \/ Mhg (GChg + Oark + OBu)- (3.26)

Die Anzahl der Hintergrundpixel muss auf die Anzahl der Aperturpidxamiert werden. Zur besseren
Ubersicht wird der Klammerausdruck in GB.25 und (3.26) durchZ ersetzt. Das Hintergrundrauschen

O’hg = 1/ nhgz
wird auf die Aperturpixelzahl normiert:

o’ \% nth

= Nap.
hg nhg ap

Von der ermittelten Grauwertsumme der Apertur wird der entsprechendergtimiewert subtrahiert.
Fur das Rauschen folgt:

Oshg = \/Ss-i- NapZ + ar’]gz

— \/SS+ NapZ + nTngp

hg
nZp
- ozl
n
= \/Ss+ nap<1+ ap) Z (3.27)
Das Signal/Rausch-Verhaltnis des Sterns nach Subtraktion des Himgsde@ann bestimmt werden zu:
S

SNRpg = (3.28)

\/SS+ nap <1+ %) (gchg+ O-dzal'k—i_ O-gut)

Neben dem Poissonrauschen des Sterns verursacht hauptsatmNhtdrgrundintensitéfhg Zu-
satzliches Rauschen. Fir die Aufhellung des Hintergrunds ist vor aleenkr@madlichteinfluss durch
benachbarte Stadte und Dorfer sowie durch den Mond (in Abhéangigkeitiondphase und Héhe Uber
dem Horizont) verantwortlich, fir dunklere Standorte auch das Eigelnlen der Erdatmosphére (Air-
glow). Bei Beobachtungen in der Dammerung ist das Hintergrundransain Wesentlichen vom Son-
nenstand abhangig. Ab einem Sonnenstand unter -13 ° ist das Himrguschen nur noch in geringem
Mal3e von der Dammerung beeinflusst (ABL2).
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Abb. 3.2: Hintergrundrauschen wahrend der Dammeraggnmin Abhéngigkeit von der Sonnenhdhe Das
Rauschen wurde aus der Hintergrundhelligiga mit 0gamm= +/9Chg berechnet. Dazu wurden 29
Aufnahmen mit einer Belichtungszeit von 45 s mit R-Filterwendet.

Um das Rauschen aus der Subtraktion der Hintergrundintensitat znigegrr, sollte nach G1.3(28
das Verhaltnisiap/nhg moglichst klein sein. Ist die Pixelanzahl in Apertur und Kreisring gleichyese
doppelt sich der Einfluss des Hintergrundrauschens. Mit steigenddz&hl im Kreisring nimmt die sta-
tistische Unsicherheit der Hintergrundintensitét ab und das Rauschamgeet sich. Mittels Gl. 8.20
kann das SNR des flatfieldkorrigierten Sterns berechnet werden:;

1
SNR flat = T — (3.29)
SN%hg + SNF?Iat
Nach Gl. @.2]) erfolgt die Umrechnung in Magnituden mit:
g =2.5log <1+ 1) (3.30)
mag flat . SNR‘;fIat . .

Szintillationsrauschen:

Weiteres Rauschen wird durch die Szintillationseinflisse der Atmosphérergerufen. Die aul3erhalb

der Erdatmosphare vorliegende ebene Wellenfront des Sternlichts wicl turbulente Luftschichten

verformt. Dabei treten zufallige Schwankungen von Richtung und litégmer am Boden empfangenen
Strahlung auf.

Richtungsschwankungen der Strahlung, welche auf leicht gegeeinaerkippte Schichten in der
Atmosphéare zurtckzufiihren sind, fihren zu einer Bewegung dareitieildung auf dem Detektor. Da-
durch wird die Sternabbildung zu einem Scheibchen aufgeweitet. Jergit@3Schwankungsamplitude,
desto grofRer ist der Halbwertsradius des abgebildeten Sterns. Filvalatetrie des Sterns spielt dies
nur eine untergeordnete Rolle, da der Aperturradius in Abhangigkeitthd/HM-Wert bestimmt wird.

Die Intensitatsschwankungen der Strahlung werden als Szintillation odetr@ensitatsszintillation
bezeichnet und sind auf gekrimmte atmospharische Schichten zuriiicteruf die wie Linsen wirken.
Abbildung 3.3 zeigt, dass im Fall a) mehr Licht die Teleskopdffnung erreicht als im Falivomit
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die gemessene Intensitat des Sterns bei a) grof3er ist als bei b). Bitdriche Untersuchung der
Szintillation findet sich irDravins u. a(19973, Dravins u. a(19978 und Dravins u. a(1998. Danach
kann die relative Intensitéatsanderuoginii = Al /I ndherungsweise bestimmt werden mit

1 \*"™exp—h/h
Oszinti = O-OQD_Z/3 (COSZ) [X\/E/ 0) > (3.31)

wobeiD die Teleskopdffnung in Zentimeterndie Zenitdistanzh die Hohe des Beobachters Uber dem
Meeresspiegelhy = 8000m die Skalenhdhe der Atmosphéare undie Belichtungszeit in Sekunden

beschreibt. Die Umrechnung in Magnituden erfolgt analog zu3) (it:
Omagszinti = 2.5109(1 + Oszinti) - (3.32)

Bei einer gegebenen Teleskopoffnung fuhrt eine groRRere Zenitdistavie eine Verkirzung der Belich-
tungszeit zu einem hoheren Szintillationsrauschen. Vor allem sehr Refiohtungszeiten im Sekunden-
bereich sind gepragt durch starkes Rauschen, da sich bei larBglientungszeiten die Szintillations-
einflisse herausmitteln. AbB.4 zeigt das zu erwartende Szintillationsrauschen fir das 60 cm-Teleskop
des Observatoriums auf dem Triebenberg bei verschiedenen Zemirdistand Belichtungszeiten. Einen
Vergleich zwischen theoretischem Rauschen und Rauschen, welchesar Reihe von kurzbelichte-
ten Aufnahmen bestimmt wurde, zeigt T&x. Der groRere Betrag des gemessenen Rauschens ist auf
die Nichtbeachtung aller anderen Rauschanteile zurtickzufihren.riieiténnen durch wechselnde
atmosphérische Bedingungen Abweichungen vom theoretisch erwavitanf des Rauschens auftre-
ten. Es ist jedoch eine deutliche Zunahme des Rauschens bei kiradigtigszeiten und steigender
Zenitdistanz zu erkennen, was auf den Einfluss der Szintillation zurfidkan ist.

zum Stern

ungestorte Wellenfront

turbulente Atmosphéarenschicht

Teleskop

a) b)

Abb. 3.3: Intensitatsszintillation durch gekrimmte atmosphaesshhichten, welche eine Linsenwirkung auf
ankommende Strahlung ausibt. Dadurch empféangt das Teléskeall a) mehr Licht vom Stern
(Stern wirkt heller) als im Fall b) (Stern wirkt dunkler). blaBerkefeld u. a(2001).
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Abb. 3.4: Theoretisches Szintillationsrausch@fag szintiflir das 60 cm-Teleskop im Observatorium Triebenberg
bei unterschiedlichen Zenitdistanzem Abh&angigkeit von der Belichtungszeit

Tab. 3.4: Szintillationsrauschen in Magnitudenergibt sich als 8tadabweichung der mMilpCCD gemessenen
Intensitat des Sterns aus 50 Einzelaufnahmen. Dazu wurdgmer betrachteten ZenitdistanSterne
ausgewahltt, die bei den verwendeten Belichtungszeiteméglichst starkes Signal hervorrufen ohne
dabei die Sattigungsgrenze zu erreichen.

Belichtungszeit

z[°] 0.2s 0.8s 15s 5s
5 0.021 0.011 0.011 0.008
30 0.021 0.029 0.025 0.008
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
60 0.021 0.010 0.008 0.004

gemessen

theoretischer Wert

Um bei der Photometrie das Szintillationsrauschen an hellen Sfeznerermindern, sollte das Licht

des Sterns durch eine gezielte Defokussierung auf eine grol3eretdiéaeke verteilt werden. Dies

ermoglicht eine langere Belichtung des Sterns, da die Sattigungsgrenigetkktors spater erreicht

wird.

Rauschen durch Aperturpositionierung:

Eine weitere Fehlerquelle ergibt sich aus der Positionierung der Apertildinda die Bestimmung des

Sternzentrums eine gewisse Unsicherheit aufweist. Fur eine gaul3fdP@kg&ann der relativen Fehler

Opos iN der gemessenen Intensitat nackin u. a.(2007) abgeschatzt werden mit:

2
0, ~ —
POs™ V2m

1.175 (1.175x)*exp(—(1.175)2/2).

(3.33)

Die hellsten Sterne bei denen ein Transitereignis festgestellt wurde Ipesitaeinbare Helligkeiten von ca. 7.5 mag im

roten Spektralbereich. Bei guten atmospharischen Bedingungen riiM=Werten um 1.% betragt die maximale
Belichtungszeit fur diese Sterne etwa 0.6 s.
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Uber GI. B.4) kann dieser in Magnituden ausgedriickt werden:
Omagpos = 2.5109(1+ Opos) - (3.34)

Dabei istr der Aperturradius un@dx der Positionierungsfehler der Apertur, wobei beide Grol3en als
Vielfaches des Halbwertsradius HWHM angegeben werden. Der Fakitéb entsteht aus dem Zusam-
menhang des Parametersnit dem Parametdd\W HM der gauR3férmigen PSF GbdiWHM = 1.1750.

Da der Positionierungsfehler oft in Pixel angegeben ist, erfolgt die chmeng in Einheiten des Halb-
wertsradius tber

Sx— X [pX]

~ WM (3.35)

Aus Gl. (3.33 geht hervor, dass bei einem Anwachsen des Aperturradius digoREsungsgenauigkeit
eine immer geringere Rolle spielt. Dabei verschlechtert sich allerdingsigiaal/Rausch-Verhéaltnis des
Sterns, da bei einer gro3eren Apertur der Einfluss des Hintergruschiens starker wird. Im gegenteili-
gen Fall, d. h. bei kleiner werdender Apertur, kommt es zu einem immeestédrdenden Intensitats-
verlust, da ein immer kleinerer Teil der Sternabbildung zur Photometrie ¢iezagen wird. Der opti-
male Aperturradius mit dem bestmaoglichen Signal/Rausch-Verhéltnis des $taspricht nacklowell
(2989 undlIrwin u.a. (2007 in etwa dem FWHM-Wert des Sterns. A5 zeigt die relative Abwei-
chung der gemessenen Intensitat in Magnituden bei verschiedenemvHWatiten des Sterns und einer
Positionierungsgenauigkeit der Apertur von 0.1 px in Abhangigkeit vararirradius.

0.008

T
HWHM = 1.0 px
——————— HWHM = 1.5 px
0.007 F e HWHM =2.0px

0.006 B

0.005 B

0.004 B

Omag pos [mag]

0.003 S |

0.002 i

0001 |-/ / i

0 i ! ! ! I e [TTas =

Tap [HWHM]

Abb. 3.5: Intensitatsunsicherheit durch Aperturpositionierungdlhéangigkeit des Aperturradiugp. Betrachtet
wurde eine Unsicherheit der Positionierung von 0.1 px ugtgen HWHM = 1px, entspricht am
Triebenberg-Teleskop einem FWHM von 1)5mittleren HWHM = 1.5px — FWHM = 2.25") und
schlechterenHWHM = 2 px— FWHM = 3”) atmospharischen Bedingungen.

Die steigende Genauigkeit fur Aperturradien unter 0.8 HWHM ist auf dieveadung eines sehr
kleinen Sternausschnitts zurtickzufihren, an dem sich kleine Positaerséagen nur noch gering aus-
wirken. Da bei diesen kleinen Radien ein Grof3teil der Sternintensitéat Inéztthtet wird und sich das
Signal/Rausch-Verhaltnis verschlechtdtdogvell, 1989 werden sehr kleine Aperturradien nicht ein-
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gesetzt. Die Positionierungsgenauigkeit fuhrt vor allem bei sehr guteospharischen Bedingungen
(HWHM < 1) zu Ungenauigkeiten der Intensitatsbestimmung im Bereich von 2 mmag bei Ajperm
turradius von 2 HWHM. Bei den vorherrschenden mittleren atmosphéa&msBbdingungen sinkt die Un-
sicherheit unter 1 mmag und spielt damit in der Gesamtgenauigkeit nur nachréergeordnete Rolle.
Gesamtrauschen:

Mit den genannten Rauschkomponenten kann das Gesamtrauschemiti&iten Sternintensitat be-
rechnet werden:

_ 2 2 2
Omag = \/Gmagflat + Umagszinti+ amag pos (3-36)

3.3.3 Genauigkeit differentielle Photometrie

Um die Intensitatsvariationen der untersuchten Transitereignisse mitthigicher Genauigkeit zu
bestimmen, wird das Verfahren der differentiellen Photometrie eingesetai @ad die Helligkeitsdif-
ferenz des Zielobjekts (z. B. Stern mit Exoplanet, Asteroid, variablenpielativ zu einem oder einer
Gruppe von Vergleichssternen innerhalb der Aufnahme bestimmt. Beidtiaa Helligkeiten der Ver-
gleichssterne stellen die Variationen der Helligkeitsdifferenz die Intensitdsionen des Zielobjekts
dar. Die Differenzbildung erfolgt mit den gemessenen instrumentellen HetkgkeDies hat den Vor-
teil, dass alle bendtigen Sterne in einer Aufnahme vorhanden sind. Einéalbentgliche absolute
Kalibrierung des Zielobjekts an Standardsternen fuhrt zu ungenatggebnissen, da die Dichte der
Standardsterne am Himmel sehr gering ist und daher in den meisten FallewadiaszHimmelsge-
biet beobachtet werden muss. Dies hat vor allem bei unterschiedlitmasgharischen Bedingungen
ungenauere Helligkeitsbestimmungen zur Folge. Weiterhin liegt die Helligkeasggkeit vieler Stan-
dardsterne deutlich tber dem geforderten mmag-Bereich.

Die Genauigkeit der differentiellen Zielsternhelligkeihagges ergibt sich aus der Genauigkeit der
Einzelmessung des Zielsterdigagziel und der Genauigkeit der mittleren instrumentellen Helligkeitwon
Vergleichssternen,,,q;. Dabei werden unkorrelierte Messungen vorausgesetzt. Die Geswuigkeit
Ogesberechnet sich nach

_ 2 2 _
Omagges = \/Jmagziel + O-magv
no 52
_ 2 2i=10;
= \/ Ohagziel T : (3.37)

Wird der Einfluss voro,,,qy minimiert, ist das Genauigkeitspotential hauptsachlich von der Einzelmes-

sung des Zielsternsmagsieiabhangig. Die Vergleichssterngenauigkeit ist durch die Genauigkeifan
zahl der darin enthaltenen Einzelsterne bestimmt. Um die Anzahl der bendtigtgleichssterne abzu-
schatzen, werden drei Zielsterne mit unterschiedlichem SNR und vigleUgssterngruppen betrachtet.
Tab. 3.5 zeigt die betrachteten Genauigkeiten der Zielsterne sowie der Einzelsteiea Vergleichs-
sterngruppen. Inden AbB.6- 3.8ist die zu erwartende Genauigkeit der differentiellen Photometrie fuir
die drei Zielsterne dargestellt. Dabei wurde jede Vergleichssterngrapp Sternen mit gleichem SNR
gebildet. Es ist zu erkennen, dass mit steigender Genauigkeit des Ziglaterh die Anforderung an
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Tab. 3.5: SNR und zugehdrige Unsicherheit in Magnituden der Ziel- eindelnen Vergleichssterne zur Genau-
igkeitsabschatzung der differentiellen Photometrie.

SNR  Omag[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 17
4 1000 1.1

[mmag]
w
[mmag]
@

Abb. 3.6: Theoretische Genauigkeit der diff. Photoméwbb. 3.7: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfir Zielstern 1 (siehe Tal3.5, trie in mmagfur Zielstern 2, alle Angaben
durchgezogene Linie) mit Vergleichssternen wie in Abb. 3.6.
aus der Gruppe 1 (gestrichelt), 2 (Strich-

Punkt), 3 (Strich-Strich), 4 (gepunktet).
bezeichnet die Anzahl der Vergleichssterne.

die Genauigkeit der Vergleichssterne steigt. Der Zielstern sollte immer mit mogiiehsh hellen (ahn-
liches SNR) oder helleren (besseres SNR), ungesattigten Sterndichargverden. Bei Verwendung
gleich heller Vergleichssterne sind funf bis sechs Sterne ausreictiersich die Genauigkeit bei einer
groReren Anzahl Sterne nur noch gering verbessert. Sind nur evbeltg Vergleichssterne vorhanden,
sollten diese nicht mit schwacheren Sternen kombiniert werden. Dieswzurdiner Verschlechterung
der erreichbaren Genauigkeit fiihren (ABLB, Kurven a). Umgekehrt kénnen wenige hellere Sterne die
Genauigkeit einer Vergleichssterngruppe aus schwacheren Sgtankermerbessern. Die Genauigkeit der
Vergleichssterngruppe kann nochmals gesteigert werden, wenrezechiung des Mittelwerts statt des
arithmetischen das gewichtete Mittel verwendet wird. Mit den Gewichtenideeleen Vergleichsstern-
magnituden

w—L (3.38)

wird das gewichtete Mittel der Vergleichssterne mit

_ Ihawim (3.39)

W SiLaWi
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35
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[mmag]
w
[mmag]
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Abb. 3.8: Theoretische Genauigkeit der diff. Photomébb. 3.9: Theoretische Genauigkeit der diff. Photome-
trie in mmagfir Zielstern 3, alle Angaben trie in mmagfir Zielstern 2 mit Vergleichs-
wie in Abb.3.6. sternen aus Gruppe 1 und 3. Zusatzlich wur-

de fir Vergleichssterne aus Gruppe 1 ab

n = 3 mit Sternen aus Gruppe 3 ,aufgeflllt”
(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
geanderte Skalierung der Achsen.

und der entsprechenden Standardabweichuigy berechnet:

YL Wea?

(Zi”zlwi)z
1
— . 3.40
Sig 0%2 (3.40)

Omagv

Abb. 3.9(Kurven b) zeigt die Verbesserung des gewichteten Mittels gegenébeadthmetischen Mittel
(Kurven a).

3.3.4 Einfluss der Atmosphére auf differentielle Photometrie - Extinktion

Die Extinktion beschreibt die Abschwachung der Sternstrahlung inleedlea Erdatmosphére durch Ab-
sorption und Streuung an den Luftmolekilen. Neben der Lange deskgalégten Lichtwegs durch die
Atmosphare ist die Extinktion auch von der Wellenlange des Lichts abhé&pigiges Licht wird starker
geschwacht als rotes). Wéahrend des BeobachtungszeitraumsiiBpttohktion zu einer Neigung und
Kriimmung der resultierenden Transitlichtkurven, was die Auswerturpeest und deshalb weitestge-
hend korrigiert werden sollte.

3.3.4.1 Extinktion erster Ordnung

Die Extinktion erster Ordnung beschreibt die Abschwachung in Abh#egigom verwendeten Filter
und zurlickgelegten Lichtweg. Der Lichtweg durch die Atmosphéare wird riie [der Luftmassex
ausgedrickt. Die Luftmasse ist ein relatives Maf? und gibt das Verhaiisigwatickgelegtem Weg bei
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einer Zenitdistanz und kirzestem Weg bei einer Zenitdistamz 0° an. Fiur die wahre Zenitdistazz
berechnet sich die Luftmasse nadbung und Irving(1967) mit

X= 1 [1— 0.0012(l — 1)] (3.41)
cosz cogz
und
€0Sz = sin@sind + cosycosd cosh. (3.42)

Dabei istd die Deklination der aktuellen Epoche,die geographische Breite des Observatoriums und
h der Stundenwinkel des beobachteten Objekts. Eine Berechnungsiftr&ir h findet sich inMeeus
(1999. Andert sich die Zenitdistanz und damit die Luftmasse eines Stern&mso andert sich auch
die Helligkeit des Sterns um

Am= KLAX, (3.43)

mit dem filterabhangigen Extinktionskoeffizienten erster Ordrigngler die Anderung der Intensitat in
mag/Lu ftmasseeschreibt.

Das Bildfeld der Aufnahmen am Observatorium Triebenberg betragt §51.4°' am Himmel. Da-
mit variiert die Luftmasse der abgebildeten Sterne bereits innerhalb eiriealiue (differentielle Ex-
tinktion) und es ist notwendig, die ermittelten Helligkeiten auf eine einheitliche Listm#z.B. des
Zielobjekts) umzurechnen. Ausgehend von zwei im Zenit gleich hellem&tereigt Abb3.10den Hel-
ligkeitsunterschied des Sternpaars mit zunehmender Zenitdistanz, viol$teen eine um 50gréRere
Zenitdistanz aufweist. Bei einer grol3eren Anzahl an Vergleichsstdstrente sich der Einfluss der dif-
ferentiellen Extinktion herausmitteln, wobei jedoch ein Resteinfluss vor alegizdnitdistanzen grofl3er
als 50 ° nicht ausgeschlossen werden kann.

0.02

k"R =0.15 ma‘g/Luftmasse‘
7777777 k'y = 0.18 mag/Luftmasse
rrrrrrrr k' = 0.25 mag/Luftmasse

0015 - i .

Am [mag]

001 - |

0.005 i

Abb. 3.10: Auswirkung der differentiellen Extinktion innerhalb em&ufnahme fiir zwei gleich helle Sterne
mit einem Zenitdistanzunterschied von’athd unterschiedlichen Extinktionskoeffizienténn den
Spektralbandern B,V und R.
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Der Wert firk: ist von den atmosphérischen Eigenschaften, z. B. dem Gehalt an ISstoifeen, und
der Hohe des Beobachtungsstandorts abhangig. Sind mehrere \fesgieioe mit ahnlichem Farbindex
wie der Zielstern (Abschnif®.3.4.3 vorhanden, kann bei einer langeren Beobachtungsreihe der Extink-
tionskoeffizient geschatzt werden. Dazu ist es notwendig, dassudiandssenbereich des beobachteten
Bildfelds wahrend der Beobachtungsreihe maoglichst grof3 ist und kedobselnden atmospharischen
Bedingungen, z.B. in Form von aufziehenden diinnen Wolken, awddrasind. Zur Bestimmung des
Koeffizienten werden in der Softwakerl die instrumentellen Helligkeiten aller Vergleichssterne in einer
Aufnahme gemittelt und der mittleren Luftmasse der Aufnahme gegenibditg&e Anstieg einer
ausgleichenden Gerade durch die Messwerte der gesamten Aufngeresdiefert den Extinktions-
koeffizienten Warner 2006. Bei kleinen Luftmassendnderungen oder durchziehender Bengikail-
te diese Methode nicht angewendet werden, da damit der Anstieg dadé€benur ungenau bestimmt
wird. In diesem Fall kann die Extinktionskorrektur mit festen Faktoreruéir jeweiligen Filterberei¢h
durchgefuhrt werden, da diese Werte vermutlich ndher am tatsachligietiegen als ein nicht bertick-
sichtigter Extinktionskoeffizient. AuGary (2007 werden die Filterfaktoren bestimmt zu:

kg = 0.27 mag/Luftmasse
K, = 0.18 mag/'Luftmasse
ki = 0.15magLuftmasse

Allerdings kénnen, wie in AblB3.11am Beispiel des R-Filters dargestellt, die tats&chlichen Extinktions-
koeffizienten erheblich von den festen Faktoren abweichen. Als blesa@d eine geringe atmospha-
rische Transparenz aufgrund hoher Luftfeuchtigkeit in Verbindmitgeinem hohen Schwebstoffanteil
vermutet.

3.3.4.2 Extinktion zweiter Ordnung

Auch die unterschiedliche Farbe zweier Sterne verursacht eine Varidti® Helligkeitsunterschieds
zwischen den Sternen bei Beobachtung in verschiedenen Zenitdist@n#anassen). Das Licht blauer
Sterne wird mit steigender Zenitdistanz starker geschwécht als das dieh&terne (Extinktion zweiter
Ordnung). Dieser Effekt wirkt sich besonders stark auf ungefilfanfeahmen aus, tritt aber auch inner-
halb der verwendeten breitbandigen Filter auf. Ahfh2zeigt die emittierte Strahlung zweier Sterne (als
Schwarze Kdrper angenommen) mit Temperaturen von 8000 K (blauer) Sted 4500 K (roter Stern)
sowie den Filterbereich des verwendeten B-Filters. Innerhalb des Filtarst die Strahlungsintensitat
des blauen Sterns bei kirzeren Wellenlangen, und die des roten I&elésgeren Wellenlangen, zu. Im
betrachteten Filterband erscheint damit der blaue Stern blaulicher atdel&tern. Die Extinktion zwei-
ter Ordnung wirkt also auch innerhalb des Filters. Die Farbe eines Standhanit Hilfe des Farbindex
(FI) bestimmt, welcher sich aus der Helligkeitsdifferenz in zwei Spektralédnergibt. Dabei wird die
Helligkeit im langwelligeren Spektralbereich von der Helligkeit im kurzwellegeSpektralbereich sub-
trahiert. Es gilt: je grof3er der Farbindex, desto rotlicher erscheinttéen.SSebrauchliche Farbindizes

6 Die angegebenen Extinktionskoeffizienten gelten fur Standard B,M&:FRAufgrund der geringen spektralen

Abweichungen der verwendeten B,G,R-Filter, sollten fur diese FiltdiciieKoeffizienten gelten und es kénnen die
Koeffizienten fir B,V,R-Filter verwendet werden.
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Abb. 3.11: Bestimmung des Extinktionskoeffizienten erster Ordnusgiaistieg einer ausgleichenden Gerade
der instrumentellen Helligkeit der Vergleichsstemgin Abhéngigkeit von der Luftmasse. Aus Auf-
nahmen zum Transit von XO-1b am 24.04.2008 mit R-Filter. Béinktionskoeffizient wurde zu

r = 0.49 mag'Luftmasse bestimmt.

fur den sichtbaren Spektralbereich sind z. B. B-V und V-R, fiir deraioten Bereich J-K.
Die Helligkeitsanderung zweier Sterne, welche lber einen LuftmassaabaeronAX beobachtet
werden ergibt sich (ohne differentielle Extinktion) aus

Am= K., AF1AX (3.44)

mit der Differenz der Farbindizes der Stegiel und dem Extinktionskoeffizienten zweiter Ordnung fr
den entsprechenden Spektralberéjéh Im Fall der in Abb.3.12betrachteten Sterne zeigt T&6die zu
erwartende Helligkeitsvariation pro Luftmasse zwischen beiden SterméVeByvendung des C-Filters
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Abb. 3.12: Spektrale spezifische Ausstrahlukg eines kiihlen bzw. heiRen Sterns (als Schwarzer Korper ange-
nommen) und Durchlassbereich des verwendeten B-Filters.



3.3 Photometrie 37

Tab. 3.6: Helligkeitsvariation aufgrund von Extinktion zweiter @nahg zwischen einem blauen & 8000K)
und roten (4500K) Stern in den Filterbandern B,V,R. Im Veidh die zu erwartende Helligkeitsvariati-
on bei Verwendung des C-Filters. AGary (2007).
Filterband Am[mmag/Luftmasse]
16
6
3
59

Ox<<w

sind die Extinktionseinflisse erwartungsgeman am grof3ten, sodassHiiesenicht zur Beobachtung
verwendet werden sollte. Im Vergleich zum B-Filter wird der EinflussiEmktion zweiter Ordnung
bei Verwendung des R-Filters um einen Faktor 5 reduziert. Aufgr@sdseéhr gro3en Farbunterschieds
zwischen den beiden Sternen liegen die in ThB.gezeigten Werte nahe an den méglichen Maximal-
werten. Eine weitere Reduzierung mit dem Ziel, die Extinktion zweiter Ordaungernachlassigen, ist
die Verwendung von Vergleichssternen, die anndhernd die Farb&ielebjekts besitzen. Der Katalog
2-Micron-All-Sky-Survey2MASS) stellt J-, H- und K-Helligkeiten fir etwa 471 Millionen Sterne be-
reit, welche z. B. Uber den Aladin-Sky-AtlaBgnnarel u. 3.2000 abgerufen werden kénnen. Stehen fur
einen Teil der Sterne B-V oder V-R Farbindizes zur Verfugung kamJeK Index fur -0.1<J-K<1.0 in
B-V und V-R umgerechnet werdekMarner 2007):

— 0.0484+1.7006J— K) — 0.4535J— K)2+0.2807J— K)3
V—-R = 00451+ 1.0038J—K) —0.5401(J— K)2+0.3458J— K)3, (3.45)

Die Bedingung ,gleichfarbig” ist nacGary (2007 fur zwei Sterne bei einer J-K Differenz 0.2 erfullt.
Daraus ergibt sich eine maximale B-V Differenz von 0.36 und V-R Diffenemm 0.22.

In einigen Fallen besteht die Mdglichkeit, dass nur wenige VergleichsstenrExtremfall ein Stern)
mit stark vom Zielobjekt abweichenden Farben vorhanden sind undusafgler Beobachtungsbedin-
gungen mit B- oder auch L- bzw. C-Filter beobachtet werden muss i@ idkonfiguration kann die Be-
stimmung des Extinktionskoeffizienten zweiter Ordnung notwendig werdenu Wird flr jeden Stern
die instrumentelle Magnitude der entsprechenden Luftmasse gegergibérgad an die Messwerte ei-
ne ausgleichende Gerade angepasst. Fur einen blauen Stern wintstiegAler Gerade etwas grol3er als
flr einen roten Stern sein, da die Extinktion auf den roten Stern einen gésiagieren Einfluss ausibt.
Der grof3te Anteil der Anstiege aller Sterne wird durch die Extinktion erstdn@hg verursacht. Die
Differenz der Anstiege ist jedoch auf die Extinktion zweiter Ordnung ekeiifihren. Aus der Beobach-
tung von zwei Sternen mit den FarbindiZelg, Fl, und den ermittelten Anstiegam,mp ergibt sich der
Extinktionskoeffizient zweiter Ordnung naw¥arner(2006:

=

" Fly—Fly’ (3.46)
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3.4 Auswahl der Vergleichssterne

Zur prazisen Bestimmung der Transitlichtkurven mittels differentieller Photonistes notwendig, die
Vergleichssterne auf mdgliche Variabilitat zu prifen und veranderliolgesstark verrauschte Sterne
von der Messung auszuschliel3en.

Um den Einfluss der Extinktion tGber dem gesamten Beobachtungszeitawia Isitensitatsver-
ringerungen durch dinne Wolkenschichten aus den Daten zu emtféshgedes Einzelbild auf eine
Referenzaufnahme zu normieren. Als Referenzaufnahme wird hdeferste Aufnahme im Beobach-
tungszeitraum verwendet. Fir Transits, deren Beginn in der Dammergngidiediese Methode nicht
empfehlenswert, da ungunstige Signal/Rausch-Verhéaltnisse in den Awdteahmen eine zusatzliche
Fehlerquelle darstellen kann. Als Referenzaufnahme wird diejenigeafafa ausgewahlt, in welcher
der fiir die Bestimmung des Extinktionskoeffizienten erster Ordnung vetete mittlere Vergleichsstern
die maximale Intensitat besitzt.

Die Helligkeitsdifferenzed\my (in Magnituden) der Vergleichssterne in jeder Aufnahateziglich
der Referenzaufnahme werden gebildet mit

o= 13 (Mot =) (3.47)

wobein die Anzahl der Vergleichssterne ung; die Helligkeit des Vergleichsstermsn Aufnahmek
bezeichnet. Die Differenzefim, werden als Korrekturwerte fir alle Vergleichssterne im Bilgu den
gemessenen Helligkeiten,; addiert

mS" = my; +Am. (3.48)

Es ergeben sich die normierten Vergleichssternhelligketign aus denen fir jeden Stern eine um die
Einfliisse der Atmosphéare weitgehend befreite Lichtkurve erzeugt wird.

Die Selektion der Vergleichssterne erfolgt in der Softwafein vier Schritten:

 Eliminierung von Ausreif3ern in den einzelnen Lichtkurven der Sterné.2\i3. Alle Messwerte
mit einer Abweichung groR3er als 0.03 mag vom Median der Lichtkurve wesdernt.

» Ermittlung des Sterns mit der kleinsten Standardabweichung seiner Liehtkiur den Daten
des ausgewahlten Vergleichssterns wird in einem iterativen Prozdsdvtesswerten mit einem
Abstand grof3er 0.01 mag vom Mittelwert der Lichtkurve gesucht. Beir edsveichung Uber
0.01 mag wurde vermutlich ein Teil der Vergleichssterne durch Wolkeree&tdsodass in dieser
Aufnahme keine Messungen vorgenommen werden sollten und alle daraltenén Vergleichs-
sterne von der weiteren Berechnung ausgeschlossen sind.

» Erneute Bestimmung der Standardabweichung der Sternlichtkurven mitndekusreil3er korri-
gierten Daten (Abb3.14). Uberschreitet die Standardabweichung eines Sterns einen Grénzwe
G1’, so wird der Stern komplett von der weiteren Berechnung ausgesehjossbei aber min-
destens ein Vergleichsstern zur differentiellen Photometrie erhalten bisibses

» Die ausgewahlten Vergleichssterne werden erneut tibeB@I)(und GI. 3.48 auf die Referenz-

7 Kann vom Nutzer der SoftwafeT an die jeweiligen Auswertegegebenheiten angepasst werden, \Voltaimgte
G; = 0.009 mag.
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aufnahme normiert und die Lichtkurve mit der geringsten Standardabwegarmittelt. Multipli-

ziert mit einem Fakto6,8 definiert diese Abweichung die maximal zulassige Standardabweichung
der Vergleichssterne. Sterne mit grol3erer Standardabweichungmiarder weiteren Auswertung
nicht berticksichtigt (Abb3.15).

JD-2454500 JD-2454500

Abb. 3.13: Extinktionskorrigierte Lichtkurven (instru- Abb. 3.14: Lichtkurven aus Abb3.13um Ausreil3er
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mentelle Helligkeiten) des Transitsterns bereinigt, mit Standardabweichungen—
XO-1 und der Vergleichssterne 1 bis 5. Das o5 der Vergleichssterne.
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Abb. 3.15: Extinktionskorrigierte Lichtkurven des  Abb. 3.16: Resultierende normierte Lichtkurve von

Transitsterns XO-1 und der Vergleichs- XO-1 vom 24.04.2008. Der Austritt des
sterne (Abb3.13 nach Ausschluss von Planeten konnte aufgrund wechselnder Be-
Lichtkurven mit einer Standardabweichung wolkung nur teilweise beobachtet werden.

> 0.009 mag, mit neuen Standardabwei-

chungen der Vergleichssterne. Bei einem
FaktorG, = 1.65 wird Stern 2 von der Be-
rechnung des mittleren Vergleichssterns

ausgeschlossen.

8

sieheGq, VoreinstellungG, = 1.65.
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Nach Auswahl der Vergleichssterne folgt die differentielle PhotometseZikdsterns. Dazu werden in
jeder Aufnahmek die selektierten Vergleichssterne mit ihren Unsicherheit,%‘g Uber ein gewichtetes
arithmetisches Mittel, G1.3.39, zu einem einzelnen Vergleichsstern der Helligkaj zusammenge-
fasst und die Helligkeitsdifferenz zum Zielstern bestimmt:

AMyiel k = My — Myiel k- (3.49)

Um einen Vergleich zwischen Lichtkurven eines oder mehrerer Tramsigsizi ermdglichen, ist die
resultierende Lichtkurve zu normieren. Der Bereich aullerhalb dessilsabesitzt die relative
Intensitat 1. Dazu wird aus den Daten der Lichtkurve ein Grenzwert elinder alle Helligkeitsdif-
ferenzen mitAmyex > Grenzwertdem Bereich auRerhalb des Transits zuordnet. Mit dem Mittéér
zugeordneten Differenzen erfolgt die Normierung aller Einzeldiffeearin relative Intensitatelp (Abb.
3.16 Uber

I = 1O(Amziel‘k*rﬁ)/2'57 (3.50)
mit dem normierten Rauschen
0, = 1— 10%magges/ =25, (3.51)

Durch die Mittelung aufeinanderfolgender Datenpunkte einer Lichtkkava eine weniger verrausch-
te, gebinnte Lichtkurn® abgeleitet werden. Wie iRont u. a.(200§ gezeigt, ist die Genauigkeit der
gebinnten Datenpunktegi, von Korrelationen zwischen den Aufnahmen beeinflusst. Diese Korrela-
tionen werden z. B. durch Anderungen der atmosphérischen Bedjagurervorgerufen und erzeugen
zusatzlich zum vorhandenen unkorrelierten weil3en Rausahezin rotes Rausched;. Eine Genau-
igkeitsabschatzung Ubegin = Omagges/ /N liefert daher zu optimistische Werte. Die Abschétzung von
osin kann aus den Messwerten im Bereich aul3erhalb des Transits erfolggan in diesem Bereich
ausreichend viele Daten vor, kaogi, direkt aus der Standardabweichung der gebinnten Daten ermittelt
werden. Weiterhin kénnen die Anteile des weil3en und roten Rauscheas Dalen aus der Losung des
Gleichungssystems8(52 bestimmt werden. Darin bezeichnet die Standardabweichung der Einzel-
messung und, die Standardabweichung tber ein gleitendes Mittel aus jeweilfeinanderfolgenden
DatenpunktenGillon u. a, 2006:

02 = %Jraf. (3.52)

Mit der Vergleichssternauswahl und Durchfiihrung der PhotometribdigrLichtkurve des Exoplaneten-
Transits erzeugt und kann im néchsten Schritt der Analyse unterzeeyelen.

Zusammenfassend ist in AbB.17 der bisherige Arbeitsablauf dargestellt. Die Auswertung der Da-
ten erfolgt dabei mit der SoftwareT. Die bendtigten Eingabedaten sind eine MpCCD aus den

9 In Analogie zur CCD-Technik, bei der das Zusammenfassen netiérel zu einem Einzelpixel als ,Binning*
bezeichnet wird.
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Rohaufnahmen erstellte Liste aller Sterne und eine Datei mit den Bildkoormdidatezu verwendenden
Vergleichssterne und des Transitsterns.

Rohaufnahmen

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

* —_

’ Auswahl der benotigten Vergleichssterne und des Transitsterns ‘

v

’ Berechnung der Helligkeitsgenauigkeit (Rauschen) fiir jeden Stern ‘

v
’ Korrektur der differentiellen Extinktion innerhalb der Einzelaufnahmen ‘
v ; ET
’ Auswahl der Vergleichssterne ‘

v

’ Berechnung eines mittleren Vergleichssterns in jeder Aufnahme ‘

v

’ differentielle Photometrie mit gemitteltem Vergleichsstern, Normierung ‘

v

’ Lichtkurve Exoplaneten-Transit ‘

Abb. 3.17: Ablauf zur Erstellung der Transitlichtkurve

3.5 Lichtkurvenanalyse

Die Form der erstellten Lichtkurve ist durch die in AbschBi diskutierten Parameter bestimmt. Wich-
tige KenngréRen der Lichtkurve sind die Zeiten des Ein- und Austritts depl&xeten vor seinem Zen-
tralgestirn, der Grad der Intensitatsverminderung wahrend des Traowiis, bei Beobachtung mehrerer
Transits, die Umlaufzeit des Planeten. Im Rahmen dieser Arbeit wird uctgrsnit welcher Genauig-
keit sich diese Parameter mit Hilfe vereinfachter Modellannahmen bestimmen.lass

3.5.1 Umlaufzeit aus zeitlicher Verschiebung der Lichtkur ven

Mit Hilfe der Beobachtung mindestens zweier Transits und der Kenntnigwulzasthl der Umlaufe des
Exoplaneten zwischen den Beobachtungenasst sich aus der zeitlichen Verschiebung der Lichtkur-
ven die Umlaufzeit des Planeten bestimmen. Der Verschiebungsbetragheir@iie Kombination aus
Kreuzkorrelation und dem Vergleich der verbleibenden Differenaeischen Referenzlichtkurve und
zeitlich verschobener Lichtkurve ermittelt.

Die Kreuzkorrelationsfunktioik (1) zweier Zeitfunktionerx(t) und y(t) wird allgemein gebildet
Uber

K(1) = /_ i x(t)y(t + 7)dt, (3.53)

wobei T die zeitliche Verschiebung des Sign#($) bezeichnet. Steller(t) undy(t) identische, unt;
verschobene Signale dar, so besitzt die Kreuzkorrelationsfunktideagteller = —1; ein Maximum.
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Der zum Maximum der Korrelationsfunktion gehdrende Verschiebwstgstp gibt die zeitliche Differenz
zwischen den Signalen an.

Bei praktischen Anwendungen liegen die Signale in Form von diskretessWirten vor. Stellen
X(tix) undy(tiy) eine Reihe zeitlich gleich aufgeldster Signale zu den Zeitpurikier tox + iAt und
tiy =toy+IiAt (i =0,...,N) dar, so kann flr einen Verschiebungsbetka@vobeik als ein Vielfaches
von At definiert ist) der normierte Kreuzkorrelationskoeffizi&ik) bestimmt werden:

SN Xyl +k)
K= 2 2
V3N o (X(t20)2 5o (y(tiy +K))

(3.54)

Bei identischen Signalen zur Verschiebungskgit,: nimmt der Korrelationskoeffizient den Wert 1, bei
gegenphasigen Signalen den Wert -1 an.

Bei Transitbeobachtungen wird das Signal durch den Transit gebiédétend der Bereich auler-
halb des Transits den Wert 0 erhalt. Dazu wird von den Messwerterodaierten Lichtkurve der Wert
1 subtrahiert. Fur die Anwendung der Kreuzkorrelation auf Tranditdelttungen muss die zeitliche
Auflésung der einzelnen Beobachtungsepochen identisch sein. UrhaiereGenauigkeit der Korrela-
tion zu erreichen, ist die zeitliche Auflésud entsprechend hoch zu wahlelt & 1), da der kleinste
Verschiebungsschrik durch die Auflosund\t begrenzt ist. Zur Verminderung des Rauschens wird eine
gebinnte Lichtkurve erstellt, wobei sich ein gemittelter Datenpunkt aus jewgifseinzelnen Daten-
punkten ergibt. Ein Mittelwert aus mehr als flnf Einzelpunkten flhrt bdecs im Bereich des ersten
und vierten Kontakts zu einem Informationsverlust (ABHA.8), da sich mit zunehmender Datenlange des
Mittels der Transit aufweitet. Zur weiteren Reduzierung des Rauschieshslie gebinnte Lichtkurve mit
einem gleitenden Mittel Gber jeweils flinf Datenpunkte gefiltert. Aus den Ratdtien dieser gefilterten
Lichtkurve wird im nachsten Schritt eine hochaufgeldste Lichtkurve mitreieilichen Auflésung von
At = 10-°d (dies entspricht etwa 0.85 s) generiert, wobei sich die Intensitaterndetreen Zeitschritte
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Abb. 3.18: Aufweitung einer theoretischen Originallichtkunarig) durch Mittelung Gber jeweila Datenpunkte
(Bin n). Die resultierenden Zeiten fur den ersten und vierten gkinverden tber die senkrechten
Striche visualisiert.



3.5 Lichtkurvenanalyse 43

aus einer linearen Interpolation der gefilterten Daten ergeben.

Mit den hochaufgeldsten Daten der Referenz- und beobachteten wwiehtkann die Kreuzkorre-
lation zwischen den beiden Transitereignissen berechnet werdernLiBgpbachtungen tber den ge-
samten Transitzeitraum vor, ergibt sich der maximale Korrelationskoefflzedzeitlicher Ubereinstim-
mung beider Lichtkurven. Konnte jedoch nur ein Teil des Transits béwétwerden, fallt das Kor-
relationsmaximum nicht mit der zeitlichen Ubereinstimmung der beiden Lichtkuaueammen. Der
Korrelationskoeffizient ist bei einer Verschiebung der beobachteidrtkurve gegeniber dem Refe-
renztransit groRer, als bei Ubereinstimmung der beiden Kurven @b8. Um auch in diesem Fall den
Verschiebungsbetrag bestimmen zu kénnen, wird die Differenz derrbeidbtkurven zum Verschie-
bungszeitpunkk betrachtet. Stimmen beide Lichtkurven lbek kigent Uberein, gilt firm Gberlappende

Datenpunkte:

m

Z(x(ti,x) —y(tiy+k))? = min.

(3.55)

Diese Minimumsbedingung gilt jedoch nur fir den Fall, dass der Verschigetrag zur Referenz-
lichtkurve bereits naherungsweise bekannt ist. Uberlappen sich amisRbferenz- und beobachteter
Lichtkurve nur die Bereiche aul3erhalb des Transits (20, wird die Differenz der Lichtkurven in
diesem Bereich kleiner sein als bei vélliger Ubereinstimmung der Kurven bluvéllig rauschfrei-
en Lichtkurven ware die Differenz in beiden Fallen gleich und wirde dent Wull annehmen. Da
rauschfreie Lichtkurven in der Praxis nicht auftreten, kann die &lisg€tiche Verwendung der Mini-
mumsbedingung zu einem falschen Verschiebungsbetrag fihren.

Um die Nachteile beider Verfahren zu umgehen, wird in dem verwendet@bikierten Verfahren
zuerst eine Kreuzkorrelation zwischen beiden Lichtkurven durétgefDer daraus erhaltene Verschie-
bungsbetrag dient als Startwert zur Suche des Minimums der KurvemediffeVoraussetzung dafur ist
die Beobachtung eines Teilbereichs der Lichtkurve auBerhalb desitsiasndass die Messdaten auf

T T
+  Referenz
©  beobachtet |

T
—=— Referenz
01} —A-- Verschiebunga) 002 |
--3K-- Verschiebung b) :

-0.02 |

rel. Intensitat - 1
L
S
N
T
rel. Intensitat - 1

-0.04 |-

I I
1 2 3 4 5 6 -0.05 0 0.05 0.1 0.15 0.2
Zeit Verschiebung

Abb. 3.19: Kreuzkorrelation bei unvollstéandigen LichtAbb. 3.20: Mdgliche Anordnung der beobachteten

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 wirde die

falsche Verschiebung b) als richtig erkannt.

Lichtkurve nach Verschiebung, bei der die
Differenz des Uberlappungsbereichs zwi-
schen beiden senkrechten Strichen minimal
wird.
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diesen Bereich normiert werden kdnnen. Eine fehlerhafte NormieiimgZu einer vertikalen Verschie-
bung der Lichtkurve, die besonders dann zu fehlerhaften Versamgsbetragen fiuhrt,wenn ein Ereignis
nur teilweise beobachtet werden konnte.

Aufgrund der Endlichkeit der Lichtgeschwindigkeit und dem AbstandeEBonne von etwa 8.3
Lichtminuten ist der Empfangszeitpunkt des Transitsignals abhangig vdPodéion der Erde und des
Transitsterns in einem Heliozentrischen Koordinatensystem. Je naclad&gohgszeit variiert der Ab-
stand zwischen Erde und Stern um wenige Lichtminuten (8@21). Dies hat zur Folge, dass sich der
Empfangszeitpunkt der Signals um einige Minuten verschiebt. Der BEfekesonders ausgepréagt fur
Sterne nahe der Ekliptik . Zur Korrektur ist das Julianische Datum (J[@géimansitzeitpunkts (z.B. der

b)
¢)
4—
Q Erde a) «— vom Stern
Sonne
4—

Abb. 3.21: Transitzeiten und Lichtgeschwindigkeit. Zum Zeitpunktéd der Transit ca. 8.3 min friher als im
Heliozentrum empfangen, zum Zeitpunkt b) ist die Empfaegsdeich und bei ¢) wird das Signal
spater empfangen. Durch die Umrechnung auf das im Heliozarglltige HID wird dieser systema-
tische Effekt eliminiert.

Transitmitte) in das Heliozentrische Julianische Datum (HJD) umzureéfirizie Beobachtung erfolgt
damit scheinbar vom Zentrum der Sonne aus und hangt nicht mehr vdtodition der Erde und des
Transitsterns ab. Zur Berechnung der Laufzeitdifferenz zwiscBeondi HID werden Aufnahmezeit-
punkt, Aufnahmerichtung sowie die Position der Erde (Berechnunglanstenephemeriden) bendtigt.
Im Rahmen dieser Arbeit wurde die Laufzeitdifferenz mit einem Script Ban Bruton (2008 be-
rechnet. AbschlieRend kann die Umlaufz@itdes Exoplaneten aus dem zeitlichen Verschiebung der
Lichtkurven Att, der Anzahl der Umlaufer sowie der Lichtlaufzeitkorrektionen der Referenz- und
beobachteten Lichtkurty jp ret UNd At 3p peob DErechnet werden:

B | Aty + Aty peob— AtHip,Ref|

= (3.56)

Zur Untersuchung der mit dieser Methode erreichbaren Genauigkeitewaine Reihe simulierter
Lichtkurven nach dem Modell vomandel und Agol(2002 erstellt und den Datenpunkten ein normal-
verteiltes Rauschen mit Standardabweichunggg, von 2 mmag bis 5 mmag hinzugefiigt. Die Radi-
enverhaltniss&®, wurden zu 0.05, 0.1 und 0.15 gewahlt, woBgi= 1.0 etwa dem VerhéltnquF/R@
entspricht. Um unterschiedliche Belichtungszeiten zu simulieren, liegen digkLiven mit zeitlichen

10 Die Bewegung des Heliozentrums um das Baryzentrum wird dabeiaéssigt, da der Abstand der beiden Zentren in

der Regel kleiner als zwei Sonnenradien ist, was einem Zeitbetrag wimaiat.5 s entspricht. Ebenso kann die
Differenz JD-HJD fiir eine Transitbeobachtung als konstant anger@mwerden, da sich die Erde tiber einen
durchschnittlichen Beobachtungszeitraum von 5 h nur um etwa 2 Lichtdekim Raum weiterbewegt.
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Aufldsungen von 40s, 60 s und 80 s vor. Dies entspricht Belichtuitgeaeon etwa 20s, 40s und 60s
im ungebinnten Modus der Kamera. Verglichen wurde die Abweichun@eiechneten zeitlichen Ver-
schiebung der Lichtkurvety von der bekannten Soll-VerschiebuAg. Daraus wird derms-Wert
der Differenzen gebildet:

rms= \/; i; (Atr —Atsou)Z, (3.57)

Die Ergebnisse sind in den Tabell@r7 bis 3.9 zusammengestellt. TabeBelOenthalt Abweichungen fur
unvollstandige Transits, wobei eine Beobachtung der ersten Phase Bismsitmitte simuliert wurde.

Die erreichbare Genauigkeit ist vor allem vom RadienverhaRgaisowie von der Genauigkeit der
Einzelmessung abhangig. Die besten Ergebnisse werden fur groffenRataltnisse miR, > 0.15
erzielt und liegen im Bereich von 0.5 bis 2 Minuten. Verkleinert sich das Raeigaltnis, fallt die Ge-
nauigkeit auf 1 bis 4 Minuten fiR, = 0.1 und auf> 2.5 Minuten flurR, < 0.05. Bei Radienverhaltnissen
in dieser GroRenordnung kann durch ein geringeres Rauscheneeitiielte Genauigkeitsverbesserung
erreicht und in einigen Féllen die Auswertung Uberhaupt erst moglicdemgiAbb.3.22und 3.23.

Einen geringeren Einfluss hat die Auflosung der Lichtkurve, wobegt &ishere Aufldsung in der
Regel mit genaueren Ergebnissen verbunden ist. So fuhrt die Halgidas Messwertabstands von 80 s
auf 40 s zu einer Genauigkeitssteigerung von etwa 30 %. Wie3Tabzeigt, fihrt die Verwendung von
nur teilweise beobachteten Lichtkurven zu einer VerschlechterunGeteauigkeit, fir das untersuchte
Beispiel im Mittel um den Faktor 1.5.

3.5.2 Tiefe der Lichtkurve, Radienverhaltnis und Signifikan z

Die Tiefe der Lichtkurve entspricht der Intensitatsvermindengrader empfangenen Sternstrahlung wéh-
rend des Transits (Abschnit2.3. Ohne die Berucksichtigung der Randverdunkelung und Inklination
der Planetenbahn im Transitmodell kann die Tiefe des Transits nur méfsevaise abgeschéatzt werden,
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Abb. 3.22: Simulierte Daten einer Lichtkurve mit Abb. 3.23: Wie Abb. 3.22mit 0mag= 2mmag. Durch

Ry = 0.05 undomag = 5mmag und das die bessere Einzelpunktgenauigkeit wird die
sich daraus ergebende gleitende Mittel als Auswertung erleichtert, da das resultierende
durchgezogene Kurve. Bei dem vorliegen- gleitende Mittel weniger streut.

den Rauschen ist die Auswertung bestenfalls
mit einer niedrigen Genauigkeit moglich.
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Tab. 3.7: Genauigkeit der Bestimmung des Transitabstands bei Radigiltnissen voR, = 0.05, 0.1, 0.15
und einer zeitlichen Auflosung von 40 s. Werte in Klammerreidmen die aufgetretenen maximalen

Differenzen|Att — Atsgy|.

Omag[mmag] rmses[min] rms; [min]  rmsyas [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 Auflésung 60 s.

Omag[mmag] rmsos [min] rmsa[min]  rmMsp 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 Auflésung 80s.

Omag[mmag] rmsoes [min]  rms s [min]  rmsp 15 [min]
2 4.1(6.8) 16(28)  06(1.3)
3 7.7 (15) 1.4(3.3)  05(L.1)
4 9.7 (17) 23(35)  1.3(2.5)
5 15 (29) 38(65  1.9(3.2)

Tab. 3.10:wie Tab.3.7, unvollstandiger Transit mit zeitlicher Auflésung von 60 s.

Omag[mmag] rmsos [min] rmsy1[min]  rmsp 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 Uber die Dauer des Transits nicht konstant ist (). Zur Abschatzung der Transittiefe wird
aus dem gleitenden Mittel der gebinnten Lichtkurve ein Grenzwert ermitteltDalienpunkte mit einer
relativen Intensitéat unter dem Grenzwert dem Transitbereich zugebudd eine mittlere Intensitéatsver-
minderung aus den zugeordneten Daten bestimmt. Damit kann eiKoxgits u. a(2002 definiertes
effektives Signal/Rausch-Verhéaltnis des TranSi¥R- berechnet werden:

SNR = ;TT (3.58)

Die Standardabweichung des Mittels aller Messungen innerhalb dest$rahmit ot bezeichnet. Um
einen Transit als signifikant zu detektieren, soltdR- den Wert 8 bis 10 Ubersteigen, wahrend fir
SNR< 6 das Rauschen dominiert und der Transit nicht sicher erkannt w&eden.

Weiterhin lasst sich aus der ermittelten Intensitatsverringerung das RediétimisR, zwischen
Exoplanet und Stern mit GI2(12 abschéatzen:

R, = /IT. (3.59)

Hierbei wird die Randverdunkelung nicht beachtet. Aus diesem Gramndrk es bei langeren Transits
mit Bedeckungsdauern liber 2 h zu einer Uberschatzung des Ratii@tvisses, da die reale Intensitéats-
verminderung tUber einem langeren Zeitraum stérker als die angenonmavethegrdunkelungsfreie Ver-
minderung ist (Abb2.12). Umgekehrt wird das Radienverhaltnis bei sehr kurzen oder teilweisieach-
teten Transits unterschéatzt. Der grof3te Teil der beobachtbaren Trarstdangere Bedeckungszeiten
auf. Aus diesem Grund wird an das aus den Lichtkurven berechndieriRarhaltnis ein Korrekturfaktor
angebracht, um die Differenz zwischen dem Modell und der gemeas&értgkurve zu verringern.

Die erreichbare Genauigkeit des Radienverhaltnissesurde an vier simulierten Transitsystemen
mit Zentralsternen der Spektralklassen F, G, K und M ermittelt. TaBelléfasst die verwendeten Ei-
genschaften der Sterne zusammen. Es wurden drei Exoplaneten mit Rawli@.5, 1.0 und bR, aus-
gewahlt, deren kreisférmiger Orbit eine groRe Halbachse von 0.03 AEeiume Inklination vori = 90°
aufweist. Die zeitliche Auflésung der simulierten Beobachtungen betrugid® 80 s. Zusétzlich wurde
den Daten ein Rauschen von 2.5 mmag und 4 mmag hinzugefiigt. Die Koefizazt&andverdunke-
lung entsprechen der Beobachtung mit dem R-Filter. TaBell2fasst die Ergebnisse im Vergleich zum

Tab. 3.11:Eigenschaften der verwendeten Zentralsterne der Spidksaén F, G, K und M zur Transitsimulati-
on. Fur die Ermittlung der Randverdunkelungskoeffiziertendd wird nach AbschnitR.2.3.2die
Photospharentemperafliy Oberflachenschwerkraft lggund Metallizitat [Fe/H] in logarithmisch,
auf die Sonne normierter Einheit ([Fe/tj]= Ig 1 = 0) bendtigt und fir die Lange des Transits der
Sternradiufis sowie die Sternmasdds.

F G K M

TIK] 6650 5750 4350 3650
loggem/€] 41 44 46 47
[Fe/H] 02 0 02 -03
c 020 034 0.64 0.23
d 041 032 0.13 0.0
Rs[Ro)] 1.86 1.0 0.72 0.48

Ms [Mo)] 15 10 07 045
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Soll-Radienverhdltnis zusammen und zeigt, dass bei einer Inklination vorl&® Verhaltnis auf we-
nige Prozent genau bestimmt werden kann. Transitnit 0.027 konnten aufgrund des sehr kleinen
Signal/Rausch-Verhaltnisses nur unvollstandig und unsicher bestimmemvertd ermdglichten kei-
ne weitere Auswertung. Dies stellt sogleich den Grenzbereich derifiterektion dar, der bei etwa
0.03< R, < 0.05 liegt. Die Variation des Beobachtungsrauschens oder der zeitlichi&isiig bewirkt
keine signifikante Anderung des abgeleiteten Radienverhaltnisses.

Tab. 3.12: Abweichung der berechneten Radienverhaltnigseom Soll-Wert alsmsaus Einzeldifferenzen
Rvrms Mit Angabe des Signal-Rausch-Verhaltnisses der simefieftansitsSNR-, der maximal auf-
getretenen AbweichurfyRymax = |R\,7ist — RV750||| sowie der prozentualen AbweichuRy . Die
Bahninklination des Exoplaneten betragt 90 °.

I:zv,soll SNR’ I:zv,rms ARv,max Rv,rel [%]

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

N
R e e N

Tab. 3.13: Abhangigkeit des berechneten Radienverhaltnisses voimklerationi eines Exoplaneten mR =
Ry, um einen M-Stern mit Soll-RadienverhaltiRgso, gemittelter DifferenAR, = Ry st — Rysoll
sowie denrmsaus Einzeldifferenzen.

i [o] F\)v,soll ARv F\’v.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 ° versigmien Inklination unter-
sucht. Dabei zeigte sich mit abnehmender Inklination ein systematisch zgegfadienverhaltnis
(Tab. 3.13. Hauptursache ist der nicht zentrale Durchgang des Exoplanegdchev nur noch die im
Vergleich zur Sternmitte dunkleren Randbereiche verdeckt. Dadurchdigr Sternintensitat weniger
stark vermindert und der Planet erscheint kleiner. Nimmt die Inklination netewird der Effekt durch
den Ubergang zu einem partiellen Transit weiter verstarkt.

3.5.3 Bestimmung der Kontaktzeiten

Zum Vergleich mit bereits vorhandenen Transitparametern sind zusat#idbsoluten Kontaktzeiten
(Abb. 2.6) von Interesse. Liegen z. B. die Zeiten des ersten und vierten Kontakisdnnen weitere Pa-
rameter der Lichtkurve wie Transitlange und Zeitpunkt der Transitmitte bestinenttem. Der Schwer-
punkt der Diplomarbeit lag auf der zeitlichen Bestimmung des ersten undrvieotetakts, da diese im
Vergleich zum zweiten und dritten Kontakt genauer aus den Messwaertesstimmen sind.
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Die Modellierung der Lichtkurve wahrend des Transits erfolgt Uber elyrdm 4. Grades in der
Form

y=a(x—Db)*+c(x—b)+d. (3.60)

Der fur die Parameterschatzung des Polynoms benétigte Datenbereicinivadd des gleitenden Mit-
tels der gebinnten Lichtkurve bestimmt. Ausgehend vom Punkt mit der gegmgslativen Intensitat
(etwa Transitmitte) sucht der in der Softwd@ implementierte Algorithmus entlang der Zeitachse in
positiver sowie negativer Richtung nach Datenpunkten mit einer relaintensitat> 0.999. Der Zeit-
punkt des ersten gefundenen Datenpunkts in negativer Richtung wirdéglicher Transitbeginn, in
positiver Richtung als mogliches Transitende betrachtet. Mit den innerledlerdZeitspanne gelege-
nen Datenpunkten der normierten Originalmesswerte ist die Schatzunglgeofparameter Uber eine
Ausgleichung nach kleinsten Quadraten mdglich. Die Zeitpunkte des ersteviarten Kontakts erge-
ben sich aus dem Schnittpunkt des ermittelten Polynoms mit der Geyaddn Der Schnittpunkt des
Polynoms mit der Geraden= 1— Iy liefert den zweiten und dritten Kontakt, wobei diese Zeiten nur
eine grobe Abschéatzung darstellen (ABIR24). Liegen Teilbeobachtungen des Transits vor, werden die
in der Beobachtungsspanne liegenden Kontaktzeiten ebenfalls bestimmtnitieleen Kontaktzeiten
liegen in JD vor und mussen vor dem Vergleich mit anderen ErgebnisseiDrurigerechnet werden.

1.015

1.01 + E

1.005 |- e SRR 4

0.995

rel. Intensitat

0.99

+ + R TR 4y
T e un
AR

e

0.985

+
.
b
+
+
+
.

0.98 | + +

Transitverlauf
+ Messwerte
"""" Modell

0.975 ; .
7.7 7.75 7.8 7.85 7.9

Zeit [d]

Abb. 3.24: Modellierter Transit im Vergleich mit theoretischem Verdalm dargestellten Transit wird der erste
und vierte Kontakt auf 1.7 min genau wiedergegeben. Berdesechneten Transittiefe von 0.01
(theoretischer Wert 0.0104) weicht der zweite Kontakt unmirbund der dritte Kontakt um 7 min ab.

Die Genauigkeit der ermittelten Kontaktzeiten wurde mit den im AbscBrbtRvorgestellten simu-
lierten Transits bestimmt. Dabei wurden systematische Abweichungen des ensl vierten Kontakts
vom Soll-Wert festgestellt, welche auf eine unzureichende Modellieren¢ldrve durch das Polynom
vierten Grades zurtckzufiihren ist (AlBh24). Die Abweichung des ersten Kontakts wurde im Mittel
zu -5.2 min (berechneter Kontakt zu friih), die des vierten Kontakts zonié.2berechneter Kontakt zu
spat) bestimmt und als Korrektur angebracht. In Bab4und3.15sind die Ergebnisse in Abhangigkeit
von vier Radienverhaltnisgruppen nitj = 0.05, 0.1, 0.15 und 0.2 zusammengefasst. Betrachtet man
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Tab. 3.14:Genauigkeit der ermittelten Kontaktzeiten flir ersten uietdten (ms; 4) bzw. zweiten und dritten
Kontakt fms 3) sowie der Transitmittemsry, und Transitdauemmsrq in Abhéngigkeit vom Radien-
verhéaltnisR, bei einer zeitlichen Auflosung von 40 s und einem Messwestiaen von 2.5 mmag (in
Klammern 4.0 mmag).

R/ rmsy4[min] rmsz[min]  rmsry[min]  rmsrqg [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 Tah.3.14 zeitliche Auflésung 80 s.
R, rmsy4[min] rms3[min] rmsrm[min]  rmSrqg [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 darautedbtgn Parameter Transitmit-
te und Transitlange, so ist zu erkennen, dass die erreichte Genalngkkitinen Radienverhaltnissen
(Ry < 0.1) deutlich abnimmt. Bei einem Rauschen von 2.5 mmag kénnen damit die einkalneakt-
zeiten auf etwa 4 bis 8 Minuten genau bestimmt werden. Der Zeitpunkt desifiratte liegt mit einer
Genauigkeit von 2 bis 5 Minuten vor, die der Transitlange mit 6 bis 12 Minutemctbddie Erhéhung
des Rauschens von 2.5 mmag auf 4.0 mmag verringert sich die Genauigkeitteéhuvh einen Faktor
von 1.3.

Bei der Bestimmung des zeitlichen Abstands zweier Transits aus den jewditgesitmitten ergibt
sich die Genauigkeit des Abstands #2rmsrm,. Der Vergleich dieser Werte mit der erreichten Ge-
nauigkeit des in Abschni®.5.1verwendeten Verfahrens (TaR.16 zeigt, dass die Periodendauer aus
der Kombination Kreuzkorrelation-Lichtkurvendifferenz bestimmt werslgite wenn mehrere Transits
vorliegen. Damit kann eine um den Faktor 2 bis 7 hohere Genauigkeithgrmeerden. Griunde fur die
schlechtere Genauigkeit aus den gefitteten Daten liegen in der unvollkomivlemellierung des Tran-
sits Uber ein Polynom vierten Grades sowie in der ungenauen DetektiB&dder des zur Ausgleichung
herangezogenen Messwertbereichs.

Tab. 3.16:Vergleich der erreichten Genauigkeiten bei Bestimmungldassitabstands mittels Kreuzkorrelation-
Lichtkurvendifferenz (msck() sowie Lichtkurvenfit {mszit) bei unterschiedlichen Radienverhaltnis-
senRy, Rauschen der Einzelmessuaigag (mit SNR-) und Messwertauflosungen von 40's bzw. 80's.
Alle rms-Angaben in Minuten.

R/ Omaglmmag] SNR40s IMsckraos I'MSrita0s SNRgos MSkkigos MSFit,80s

0.05 2.5 15 3.0 9.3 11 5.9 9.9
' 4.0 9 5.5 5.4 6.7 9.7 14
0.10 2.5 58 1.2 3.0 41 15 5.7
' 4.0 36 1.4 4.5 26 2.3 8.8
0.15 2.5 128 0.4 5.1 91 0.6 3.7

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 GroReR,, Pp, tr undtg (Zeit zwischen zweitem und drit-
tem Kontakt) ist es mdglich funf weitere Parameter (Planetenr&fiuSternradiufRs, Sternmasss,
Halbachse des Planetepund Bahninklination) allein aus Transitbeobachtungen abzuschat3eader
und Mallén-Ornelas2003. Dazu mussen folgende Bedingungen erfullt sein:

« kreisférmiger Planetenorbit
* Umlaufzeit aus mindestens zwei Transits

* Mp < Ms

bekanntes Masse-Radius-Verhéltnis des Zentralsterns

Licht des Zentralsterns von einem Einzelstern und nicht von einermevigarfachsystem (z.B.
Bedeckungsveranderlicher)

« vollstandiger Transit (nicht partiell)

Die Transitdauer, G1.2.5), kann mittels Gl. 2.9) ausgedrickt werden durch

R |Rs 2 (@ .\
tTfFarcsm ap\/(1+R\,) (Rscos> ) (3.61)

Unter der Annahme voRs < ap gilt arcsinx ~ x. Damit vereinfacht sich G1.3(61) zu:

PRs 2 ap .\?
=2 A+R)z - (= . 62
tr (1+Ry) <Rscos> (3.62)

Analog flrte mit (1—R,) anstelle von1+R,).
Die Transitform kann durch das Verhéltnis der Zeit des vollstandigensiistr zur Transitdauetr
beschrieben werden tber:

N2 (1-R)%— (% cosi)z
(f) - > 5. (3.63)
T (1+R)*— (% cosi)

Aus Gl. 3.63 kann die projizierte Distanb (mit b = apcosi/Rs) bestimmt werden. Diese gibt die
Entfernung zwischen Planeten- und Sternzentrum zur Transitmitte in EinlveitdRs an (Abb.2.6):

(tF>2 _ (1-R)* -
tr (1+R)*—b?

b _ \/ (LR~ (te/tm)* (LR, a6
1- (tF/tT)Z
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Das Verhéltnisap /Rs folgt aus den Transitzeitep undtr, Gl. (3.62), mit:

2 2 2
t2-t2 = i R%{ 1+R,)?— (;Zcosi> — l(l_RV)Z_ <;Zcosi> ]}
ap ﬁ Ry
R = ‘/t%—té' (3.65)

Die Dichte des Zentralsteris kann aus Gl.3.65 bestimmt werden. Aus

)8 (R,
Rs om t%—t,%

ergibt sich in Verbindung mit dem dritten Keplerschen Gesetz,Z51):(

PBGMs 88/ R, \*?

aeRE e \t2 12
Ms 3% [ R, \¥?
R Gm '

Daraus folgt die Sterndichte zu:

3Ms 24 [ R \¥?
, 3.66
Ps= aMRE G2 (tT—t§> (3.66)

t2 —t2

Das Masse-Radius-Verhaltnis fur Sterne der Hauptreihe kann duré&otenzgesetz der Form
Rs = kMg (3.67)

beschrieben werden. Dabei liegegundMs in Sonnenradien bzw. Sonnenmassen vor. Fir den Bereich
von 0.1 < Ms < 18M, betragtk ~ 1 undx ~ 0.72 (Demircan und Kahramai991).

Die Sternmasse wird mit Hilfe von GI3(66) und GIl. 3.67) in Bezug zur Sonnenmasse ermittelt
(pe =~ 1410ky me):

& _ Ms/M®
Pe (Rs/Re)°
_ Ms/Mc
[k (Ms/M)*]?
Ms Psks) 1/(1-3x)
Vi <p® . (3.68)

Der Sternradius kann mit GI3(67) aus dem Masse-Radius-Verhaltnis

Rs < MS>
Rs 3.69
Ro M (3.69)
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und die Bahnhalbachse aus dem dritten Keplerschen Gesetz bestimmt werden:

1/3
P3GMs
= . 3.70
a < = ) (3.70)

Die Bahninklination ergibt sich aus der Definition des Paraméteng:

i= arccos<bRS>. (3.71)
ap

Der Planetenradius ergibt sich aus @.9:

F;"‘; - :;RV. (3.72)

Zur Abschatzung der erreichbaren Genauigkeiten wurde der Treingi$ Planeten mRp = Ry,
Mp = Mg, und ap = 0.003AE um einen Stern miks = R, und Ms = M, betrachtet. Tabell@.17
zeigt die Genauigkeit der beobachteten Parameter fur 2 und 5 Transits f§io einen theoretischen
optimalen Transit. Daraus lassen sich tber Varianzfortpflanzung dieldaren Genauigkeiten der ab-
geleiteten Parameter des Exosystems ermitteln @A®. Aufgrund der in Gl. 8.62 angewendeten
Vereinfachungen ergeben sich kleine Abweichungen zwischen deR,atr, tr, P> berechneten und
den tatséchlichen Parametern (SpakeHh, ist). Mit der aktuell erreichbaren Messgenauigkeit und der
Beobachtung von 2 bzw. 5 Transits (Spalten os) kann mit diesem Algorithmus der Radius des Exo-
planeten und seines Zentralsterns auf etwa 40 %, die Masse des SteztvgaabO % und die Halbachse
auf etwa 10 % genau bestimmt werden. Die Inklination der Planetenbahrdiésennoch nicht hinrei-
chend genau bestimmt werden, sodass die in den meisten Fallen geringeitivgen von = 90°
nicht sicher erkannt werden. Bei einer Steigerung der Messgekaliist jedoch auch die Bestimmung
der Inklination auf etwa 3 ° genau moglich (Spadtgy).

Tab. 3.17:Vorgegebene Genauigkeit der beobachteten Gré3en Radiéiivés ory, Transitdaueoit, Zeit zwi-
schen zweiten und dritten Kontadt= und Umlaufzeitop zur Genauigkeitsabschatzung der abgelei-
teten Parameter in Abhangigkeit von der TransitaneahZusatzlich sind die hohen Genauigkeiten
eines aus Auswertesicht ,optimalen® Transits (groRggeringesumag angegeben.

Nt Orv Ot [min] - G [min] - Op [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 Staolaeichung) Sterndichjss, Sternmasse
Ms, Sternradiufis, Planetenhalbachse, Inklinationi und Planetenradiu®p. Zuséatzlich ist der aus
den theoretischen Beobachtungsda®ntf, tr, Pp) berechnetést-Wert im Vergleich zum Ausgangs-
zustandsoll-Wert angegeben.

soll ist lop) Os Oopt
pslkg/m®] 1410 1380 1060 710 305
Ms[Ms] 1.0 1.018 0.68 045 0.19
Rs[Ro] 1.0 1013 048 032 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 [Ry,] 1.0 1013 049 032 0.14
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4.1 Bestimmung der photometrischen Gite

Die Bestimmung der photometrischen Giite des eingesetzten Teleskop-Kaysteais erfolgte mittels
differentieller Photometrie an Sternen. Dazu wurden zwei Bildsequebestehend aus je 50 Aufnah-
men, mit einer Belichtungszeit von 10 s und 30 s erstellt. Der gewahlte Himmetbenits lag in beiden
Sequenzen in Zenitndhe. Damit wird gewahrleistet, dass die atmospharBetiagungen wahrend der
Aufnahmen nahezu konstant bleiben und Helligkeitsmessungen innerhattSequenz direkt mitein-
ander vergleichbar sind.

In jeder Sequenz wurden zwei etwa gleich helle Zielsterne ausgewdtdh) delligkeitsdifferenz
Uber die gesamte Aufnahmereihe keinen Trend aufweist. Damit kann die kedllder Zielsterne als
konstant angesehen werden und geht nicht als zusatzliches Rausctie Messung ein. Bei einer
gleichzeitigen Helligkeitsanderung beider Sterne um den gleichen Betragkedn Trend in den Dif-
ferenzen festgestellt werden. Zeigt die zusatzliche Helligkeitsdifferareinem dritten Stern ebenfalls
keinen Trend, so sind die Intensitaten der beiden Zielsterne mit hohestYhmlichkeit konstant. Ana-
log erfolgte die Wahl der Vergleichssterne, wobei die Helligkeitsdifferen den beiden Zielsternen
keinen Trend aufweisen darf.

Die Untersuchung der Photometriegenauigkeit erfolgte mit zwei Verglgielmgyruppen. Die Ver-
gleichssterne der ersten Gruppe sind gleich hell oder heller als die Zielstgihrend die zweite Gruppe
schwéachere Vergleichssterne enthalt (al). Zur Bestimmung der erreichbaren Genauigkeit wurden
jeweils n Vergleichssterne zu einem mittleren Vergleichsstern zusammengefaskiruid differenti-
elle Photometrie mit den Zielsternen verwendet. Daraus ergibt sich flr jEdéstern eine empirische
Standardabweichung der differentiellen Lichtkurve iber alle Aufnataee®equenz. Das arithmetische
Mittel der beiden Standardabweichungen gibt die empirische Genauigkditessung an, wahrend die
theoretische Genauigkeit nach AbschAi.3ermittelt wird. Die photometrische Gilite wurde an folgen-
den Sachverhalten untersucht:

» Verschiedene Aperturradien bei Photometrie:Die Verwendung von ganzen Pixeln bei Klei-

neren Aperturradien flhrt zu einem zusatzlichen Rauschen @Mp.Bei einem Aperturradius
von 4 HWHM stimmt die gemessene mit der theoretischen Standardabweicturgus Uberein,

Tab. 4.1: Intensitatsbereich von Ziel- und Vergleichssternen asu@ertsummeyv der Einzelsterne in beiden
Sequenzen mit Belichtungszeiten/ergleichssterne der Gruppe 1 sind im Mittel heller und@sasppe
2 schwécher als die Zielsterne.
t[s] Zielsternggv-10°] Gruppe 1gv-10°] GruppeZgv-10°]
10 460, 610 580 - 1200 105 - 380
30 810, 850 700 - 1000 185 - 450




56

4 Auswertung der Beobachtungsdaten und Simulation

14

12 |

[mmag]

10 12 14

Abb. 4.1: Photometriegenauigkeit des Zielsterns in Abhéngigkeaitder Anzahl der Vergleichssternesowie
dem Aperturradius,p, in Halbwertsradien im Vergleich zur theoretisch erreiagkibaGenauigkeit (Mo-
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wahrend bei kleineren Radien die empirische Genauigkeit stark abnimmer @al fir alle wei-
teren Betrachtungen sowie fur die Auswertung der Transitbeobadmugig Aperturradius von
4 HWHM zur Photometrie verwendet.

» Vergleichssterne aus Gruppe 1Bei Verwendung gleich heller bzw. hellerer Vergleichssterne
wird die Form des erwarteten theoretischen Genauigkeitsverlaufs zvegcht, die empirische
Genauigkeit ist jedoch systematisch um etwa 0.5 mmag geringer @Bb.Es wird vermutet,
dass besonders bei hellen Sternen nicht alle Rauschquellen in destibewen Betrachtung kor-
rekt erfasst werden. Weiterhin ist in den Alb2-4.5 eine Genauigkeitssteigerung bei langerer
Belichtungszeit erkennbar, welche auf ein geringeres Szintillationshanszurtickzufihren ist.

* Vergleichssterne aus Gruppe 2Die Verwendung von ausschlie3lich schwéacheren Vergleichs-
sternen zeigt eine gute Ubereinstimmung von empirischer und theoretisehauigkeit bei einer
Belichtungszeit von 10 s (AbK.3). Beit = 305 folgt die empirische Genauigkeit nur bei wenigen
Vergleichssternen der theoretischen Genauigkeit und nimmt ab drdeMérgsternen einen kon-
stanten Wert von etwa 2.8 mmag an. Auffallig ist die hdhere empirische Géwmatuiggeniber
der Verwendung von Vergleichssternen aus Gruppe 1. Eine moglicdechk kbnnten die bereits
erwahnten ungenau bestimmten Rauschquellen sein.

» Gemischte Vergleichssternetn den Abb.4.4und4.5sind die Ergebnisse fur eine gemischte Ver-
gleichssterngruppe dargestellt, wobei drei hellere (schwachergleidhssterne mit zusatzlichen
schwacheren (helleren) Sternen erganzt wurden. Aufgrundtdesséndheren erreichbaren Ge-
nauigkeit bei Verwendung von schwacheren Sternen konnte die ecmgiriSenauigkeit in Abb.
4.4 leicht gesteigert werden. Die Verwendung von zusétzlichen hellerggiéiehssternen fuhrt
nur bei einer Belichtungszeit von 10 s zu einer Genauigkeitssteigdrubgiden Vergleichsstern-
gruppen betragt die erreichte maximale Genauigkeit 180 s etwa 2.8 mmag.

Die Ergebnisse zeigen, dass bei Belichtungszeiten unter einer Minut&eirauigkeit (einfache Stan-
dardabweichung) der differentiellen Photometrie in einer Einzelaufnabmetwa 3 mmag erreicht wer-
den kann. Bei kirzeren Belichtungszeiten (einige Sekunden) sinkietauigkeit auf Gber 3.5 mmag.
Die ermittelte empirische Genauigkeit lag dabei bis zu 0.5 mmag unter der theloeatismbei ein mi-
nimaler Wert von 2.7 mmag erreicht wurde.

Weiterhin kénnen funf Vergleichssterne als eine optimale Anzahl bettagktelen, da zusatzliche
Sterne keine signifikante Genauigkeitssteigerung liefern. Die erreeldmmauigkeit unter Verwendung
aller Vergleichssterne liegt mit 2.8 mmag € 10s, 18 Sterne) und 2.6 mmatg= 30s, 22 Sterne) nur
etwa 0.1 mmag unter der Genauigkeit aus funf Vergleichssternen. EifeMérgnit der Photometriege-
nauigkeit anderer Observatorien in hohergelegenen und damit atmnigsplgiinstigeren Regionen (Tab.
4.2) zeigt, dass die erreichte Messgenauigkeit von 3 mmag nur geringfltgarhter ausfallt.

Tab. 4.2: Photometriegenauigkeit erd- und weltraumgesttitzter @bsarien bei Transitbeobachtungen. Aus
Holman u. a(2006 undPoretti u. a(2008.

Teleskop Standort ~ HoHen] Offnung[cm]  Omag
TopHAT Mt. Hopkins 2617 26 4.2
Palomar 60in  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 detteneisir Zeit bekannten
Exoplaneten-Transits, mit Sternhelligkeiten bis etwa 13 mag, moglich. Bei kiassgenauigkeit der
EinzelImessung von 3 mmag kann tber GI58 das minimale Radienverhéltnis Planet/Stern abgeschéatzt
werden. Abb4.6 stellt das zu erwartende Signal/Rausch-Verhaltnis des Tra8Ni in Abhangigkeit
von der Anzahl der Messwerte innerhalb des Transits dar. Das féiisgjnifikante Detektion bendtigte
minimale SNR- von 8 wird ab einem Radienverhéltnis von 0.05 und mindestens 80 Beohgehtu
erreicht (AbschnitB.5.2.
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Abb. 4.6: Signal/Rausch-Verhaltnis des TranSN R bei omag= 3mmag in Abhangigkeit von der Messwertan-
zahlninnerhalb des Transits sowie flir verschiedene RadieniieisgeR,.

4.2 Auswertung der Transitbeobachtungen

Die Tabellen im Anhand\ zeigen die, mit der SoftwarET aus den beobachteten Transitereignissen
abgeleiteten, Parameter des jeweiligen Exosystems im Vergleich zu den StwhWRie zugehorigen
Lichtkurven sind im Anhan@ abgebildet. Die empirisch bestimmten Genauigkeiten der Einzelmessung
und der gemittelten Daten (5er Mittel) werden aus den aulRerhalb des Tigelsigenen Messwerten
berechnet. Ermittelt wurden RadienverhéltRjs Zeit! des ersten und vierten Kontakist,s, Transitmit-
tetm, Transitlangdr, UmlaufzeitPs, Signifikanz des TransitSNR-, Rauschen in Einzelmessutigag
und im 5er Mittelomags. Die Umlaufzeit der Exoplaneten wurde uber den Kreuzkorrelatioasa&b-
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 kbnnen mit Hilfe der abgege Literatur bestimmt
werden und sind aus Griinden der Ubersichtlichkeit nicht mit angegéheéRahmen der Diplomarbeit
wurden Transits folgender Planeten beobachtet:
» CoRoOT-Exo0-2b: Abgleitete Parameter siehe Takl, Lichtkurven siehe AbbB.1 undB.2. Das
CoRoT-Ex0-2 System liegt in einem Himmelsgebiet mit sehr hoher Sterndibbtezu spitze
Transitverlauf vom 27.08.2008 (AbB.1) deutet auf eine Beeintrachtigung der Aperturphotome-

1 Einheit vonty, t4 undty, ist HID - 2454500.0.
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trie durch nahe Hintergrundsterne hin.

e GJ 436b: Abgeleitete Parameter siehe Tak.2, Lichtkurven siehe AbbB.3 und B.4. Das
GJ 436 System weist das kleinste Radienverhéltnis aller beobachteten Sgafemé/erbindung
mit einer kurzen Transitdauer ergibt sich ein ungiinstiges Signal/Ratesbiaitnis des Transits.
Dennoch konnte die Umlaufzeit des Planeten aufgrund des groRemébstawischen den Beob-
achtungen (31 Umlaufe) mit einer hohen Genauigkeit von 19 s bestimmtmverde

* HAT-P-5b: Abgeleitete Parameter siehe Tab3, Lichtkurve siehe AbbB.5. Aufgrund der guten
Qualitat der Lichtkurve (kompletter Transit beobachtet, symmetrische Liokgkwurden weitere
Parameter des HAT-P-5 Systems nach Abscih@tbestimmt. Die dazu benétigte Periodendau-
er wurde aus der Literatur tbernommen, da diese bei einer Beobachinngehreren Transits
sehr genau ermittelt werden kann (siehe Auswertung TrES-3b). Diau@geiten furR, undtr
ergeben sich aus der Differenz zum gegebenen soll-\Wgyt£ 0.004, g, = 4.1 min). Die Genau-
igkeit der Umlaufzeit wird auf 10°d festgelegt. Der Parametgrwurde mit der Softwar&T zu
110d bestimmt und erhalt eine Unsicherheit von 20 min. Die Ergebnissenzdiags der soll-Wert
der Parameter gerade noch innerhalb der einfachen StandardabmgeddT berechneten Parame-
ter liegt. Durch zusatzliche Transitbeobachtungen kann die Genauighkditethbachtungen (vor
allem der Zeitt) gesteigert werden, sodass eine bessere Ubereinstimmung mit den gei\We
erreicht werden kann.

« TrES-3b: Abgeleitete Parameter siehe Ta4, Lichtkurven siehe AbkB.6-B.9. Der grol3e zeit-
liche Abstand zwischen erster und letzter Beobachtung (62 Umlaufe dest&hd fihrt zu einer
sehr genauen Bestimmung der Umlaufzeit vof s.

» TrES-4b: Abgeleitete Parameter siehe Tahb, Lichtkurve siehe AbbB.10. Der Austritt des
Planeten konnte aufgrund fehlerhafter Daten nicht ausgewerteemerd

* WASP-3b: Abgeleitete Parameter siehe Téb6, Lichtkurve siehe AbbB.11 (Datenliicke durch
kurzzeitige Bewdlkung). Die Aufhellung der Lichtkurve nach dem vielt®mtakt scheint kein
Artefakt der Auswertung zu sein, da sie von anderen Beobachtenfadls registriert wurdeGary,
2008. Ein solcher Effekt kdnnte z. B durch ein Ringsystem um den Planetoigerufen werden
(Barnes und Fortney004).

e XO-1b: Abgeleitete Parameter siehe Téb7, Lichtkurven siehe AbtB.12undB.13 Es erfolgte
keine Messung des Transitbeginns am@02008 aufgrund von hohen Wolken und gesattigtem
Transitstern. Das Ende des Transits vomd42008 konnte durch zunehmende Bewdlkung nicht
beobachtet werden.

4.3 Transitvariationen in Mehrfachsystemen

Nach aktuellem Kenntnisstand enthalten alle 52 bekannten Transitsystem@emnExoplaneten. Das
Sonnensystem und die Entdeckung von derzeit 34 Mehrfachsysteigem zdass Systeme mit zwei oder
mehr Planeten keine Seltenheit darstellen. Es ist zu vermuten, dass leftigdn Untersuchungen wei-
tere Mehrfachsysteme entdeckt und bei einer Steigerung der Messgkeit auch weitere Planeten in
bereits bekannten Systemen mit Exoplaneten nachgewiesen werdemkbindesem Abschnitt wird
anhand von numerischen Simulationen untersucht, ob mit Hilfe von Transé@bktungen zusatzliche
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Planeten in einem Exoplanetensystem detektierbar sind. Dabei werties Siksteme mit zwei Exopla-
neten simuliert. Eine analytische Abschatzung von Transitvariationenredstghgol u. a.(2005.

Im Gegensatz zur Bewegung in einem Zweikorpersystem sind die Baaiele in einem System aus
drei Koérpern nicht mehr konstant. Aufgrund der gravitativen Welghideung zwischen den Objekten
unterliegt vor allem die Bahnexzentrizitat kleinen Stérungen. Diese Sjérukdnnen eine zeitliche
Variation der beobachteten Kontaktzeiten des Transits hervorrufanAZachatzung der Variationen
wird in dieser Arbeit die Zeit des Transitmittelpunkts verwendet. Dieser istRadius des Zentralsterns
und des Transitplaneten unabhangig und kann daher einfacher alsrdiakkzeiten bestimmt werden.

Die Simulation des Exoplanetensystems wurde mit dem Programmid&&®CUR Yrealisiert, einer
von Chamberg1999 entwickelten Software zur Bahnintegration in N-Korper-Systemen. Dikche
Bestimmung der Transitmitte erfolgte mit Hilfe eines im Zentralstern des Exosystagegten Koor-
dinatensystems. Die x-Achse des Koordinatensystems zeigt in RichtueguEdddie x-y-Ebene liegt
in der Bahnebene des Planeten, d. h. die Bahninklination des Transiguldretragt = 90°. Der Zeit-
punkt des Schnitts des Planeten mit der positiven x-Achse entsprichZ eigpunkt der theoretisch be-
obachteten Transitmitte . Durch die hohe zeitliche Auflésung der Ausgabe der Integrationseigge
(Ausgabe aller 0.01 d) konnte der Schnittzeitpunkt durch eine lineampbtétion zwischen den entspre-
chenden Positionen des Planeten bestimmt werden. Aus den ermittelten Zigtpdak Transitmitten
mehrerer Umlaufe wurde eine konstante mittlere Orbitperid@r den Transitplaneten abgeleitet. Da-
zu wurden die Transits fortlaufend nummeriert und die Zeitpunkte desiEraitten der entsprechenden
Nummerierung gegentbergestellt. Der Anstieg einer ausgleichendedeGknah die Messwerte liefert
die mittlere Orbitperiode. Als Mal3 fur die zeitlichen Abweichungen von der mittl®eriode wird der
rms-Wert zwischen integrierter und ais berechneter Transitmitte gebildet:

rmsrm = ¢i i (trmi —iPp)? (4.1)

Die Anderung der Transitzeitpunkte wird dabei nicht nur durch die tkrelStorungen der Planeten
untereinander verursacht, sondern auch durch die Bewegungedéslgterns um das gemeinsame Ba-
ryzentrum (Abb4.7).

Die Transitvariationen wurden durch Simulationen an drei unterschiedliel@netensystemen mit
unterschiedlichen Stérkorpern untersucht. Die Startparameter flrt®tamasse, groRe Halbachse und
Exzentrizitat der Planetenbahnen sind in TaBzusammengefasst. Alle anderen Bahnelemente wurden
zu Null gesetzt. Damit bewegen sich die Storkdrper in der x-y-Ebenf @dasitplaneten und wirden
ebenfalls einen Transit verursachen, der jedoch nicht betracht&ti& drei simulierten Planetensys-
teme weisen folgende Eigenschaften auf:

« System A ist durch einen Transit eines ,Hot-Jupiters” um einen saiimdichen Stern charakte-

risiert und damit stellvertretend fiir eine Vielzahl bereits entdeckter Erefda (Abb2.3).

* Im System B wird der Transit durch einen ,Hot-Neptune® um einen Stethalber Sonnenmasse

verursacht. Damit soll die Auswirkung einer geringeren Zentralmagsesucht werden.

» Das System C entspricht dem System A, wobei die Halbachsen dernétibabnen vergrol3ert

wurden.
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Abb. 4.7: Variation des Transitzeitpunkts durch Bewegung des Zkstéras um den Schwerpunkt (mit Kreuz
gekennzeichnet), nadkgol u. a.(2005

Tab. 4.3: Eigenschaften der simulierten Transitsysteme. Mit MagseZ&ntralsternsls sowie Masse, Grol3e
Halbachse und Exzentrizitat des Transitplaneten (INdexnd des Storkorpers (Ind&X). Planeten-
massen in Einheiten von Jupite#)( Neptun- ) und Erdmassens.

System Ms[Mg)] Mr ar [AE] er Mst ast [AE] Est
A 1.0 |\/|q+ 0.03 0 MQ&-’ MX’ M6 0.06-0.2 0-0.6
B 0.5 Mg 0.03 0 Mq+, Mg, M5 0.06-0.2 0-0.6
C 1.0 Mo, 0.20 0 |V|r4_, M%’ M6 0.35-05 0-04

Eine Vielzahl von Transitsystemen wurde in den letzten zwei bis drei dameleckt, sodass die ma-
ximale Beobachtungsdauer nur in wenigen Féllen (z. B. bei HD 2094B8gtast. Aus diesem Grund
erfolgte die Bahnintegration Uber einen Zeitraum von 1000 Tagen undesieltnittlere Beobachtungs-
dauer dar. Damit bilden sich nur Bahnstdrungen auf kurzen Zeitskbldraagfristige Bahnstérungen
werden nicht untersucht und sind nur durch langere Integrationszaitbestimmen. Weiterhin werden
mogliche Bahninstabilitaten Uber lange ZeitrAume sowie Bahnresonanzerbeichchtet. Kommt es
wéhrend der Bahnintegration zu einer engen Begegnung der Plane¢enaltb inrer Hill-Spharénoder
schneiden sich die Orbits beider Kérper werden diese Bahnen als instélsithtet und keine Transit-
variationen bestimmt.

Die Ergebnisse fir die Planetensysteme A, B und C sind in derdT4b4.6 zusammengefasst. In
System A (Tab4.4) ist der Transitplanet aufgrund des geringen Abstands von 0.03 AEtativ stark
an den Zentralstern gebunden. Bei kreisformigen Bahnen des Siérkd = 0) haben nur masserei-
che Planeten miMs; > Mo und geringflgig grol3eren Bahnhalbachsen einen messbaren Effaftuss
rmsrmm =~ 60s, Abschnit2.3) auf die Bewegung des Transitplaneten. Mit gro3erer Anfangsexzéit
der Storkorperbahn kénnen sich die Planeten in Teilen des Orbits wertéham, sodass auch weni-
ger massereiche Objekte nlg; ~ Mg einen messbaren Einfluss auf den inneren Planeten zeigen. Ein
erdahnlicher Kérper ware in diesem System moglicherweise nur in spezidigonanzfallen zu detek-
tieren, bei denen der Orbit des Transitplaneten starker gestort wird.

Bei einer Verringerung der Masse des Zentralsterns und des Tiansign im Planetensystem B

2 Die Hill-Sphéare beschreibt ein Volumen um einen Planeten, in dem die Gianithraft des Planeten stérker ist als die

Gravitationskraft des Zentralsterns.
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Tab. 4.4: Zeitliche Variation der Transitmitte im Planetensystem A rms-Wert und maximal aufgetretener Dif-
ferenz zur mittleren Umlaufzeit. Nicht berechnete Orhitfigurationen sind mit ,-“ gekennzeichnet.
Konfigurationen die einen messbaren Einflussr(al ~ 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
rms, max rmMms, max mMms,, max I'ms, max I'ms, max I'ms, max
Moy
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=04 - - 190 510 89 140 200 550 1 2 1 3
e=06 - - - - 1160 2800 1570 2800 35 87 42 68
My
e=0.0 2 3 <1 <1 <1l <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=0.2 13 23 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=04 - - 10 22 5 7 9 21 <1 <1 <1 <1
e=06 - - - - 58 120 81 140 2 5 <1 <1
Mg
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
ms, max mMms,, max ms,, max ms, max 'Mms,, max I'ms,, max
M
eio.o 82 140 11 19 4 7 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=02 870 1900 14 37 44 96 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=04 - - 320 1000 3300 7500 9 19 4 6 3 4
e=0.6 - - - - 8800 16200 530 1200 210 470 92 170
Mg
e=0.0 5 8 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=02 40 75 <1 <1 2 5 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=04 - - 19 42 380 1000 <1 <1 <1 <1 <1 <1
e=06 - - - - 2500 4900 32 68 12 27 <1 <1
Mg
e=04 - - 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 05 0.75
rms, Mmax rms, Mmax Ims, max
Mo,
e=00 1900 3100 160 270 33 60
e=0.2 10500 33000 1900 4400 18 43
e=04 - - 11500 40000 250 740
Mg
e=0.0 110 190 9 15 <1 <1
e=0.2 1000 2400 110 240 1 3
e=04 - - 490 1800 13 38
Mg
e=0.0 6 11 <1 <1 <1 <1
e=0.2 63 140 6 14 <1 <1
e=04 - - - - 1 3
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verringern sich auch die gegenseitigen Anziehungskréfte. Damitoféegrsich der Einfluss der Stor-
korper auf die Bewegung des inneren Planeten @&, sodass unter bestimmten Voraussetzungen auch
erdahnliche Objekte einen detektierbaren Einfluss auf die Transitzeibem hkénnen. Weiterhin zeigt
sich in diesem System eine héhere zeitliche Variation bei einer Halbach&t@#orpers von 0.12 AE.
Dies ist auf eine 8:1 Bahnresonanz der beiden Planeten zuriickeofiiirder acht Uml&ufe des inneren
Planeten einem Umlauf des Storkérpers entsprechen. Durch denipehien gravitativen Einfluss auf
den Transitplaneten ergibt sich in diesem System eine gro3ere Variatidradsitzeiten.

Tabelle4.6 zeigt die zu erwartenden Variationen bei einer Bahnhalbachse desitptaneten von
0.2 AE im System C. Dessen Bewegung kann aufgrund der geringexeitagjiven Bindung an den Zen-
tralstern auch von weiter entfernten, bzw. massearmeren Storkorpeshbandeeinflusst werden. Fir
eine Auswabhl bereits bekannter Exoplanetensyst&ukr(eider2008 mit mehreren Planeten zeigt Tab.
4.7die zeitlichen Variationen, die sich bei einer hypothetischen Transitbbtbagrdes innersten Plane-
ten ergeben wirden. Der simulierte Beobachtungszeitraum betragTd@e0Die groldten Variationen
bei HD 73526, HD 74156 und HD 168443 werden durch Planeten mit éaggilier 5Mo_ in Ver-
bindung mit Bahnhalbachsen uber 0.3 AE und Exzentrizitaten im Bereich.tdn 0.64 hervorgerufen.
Die Umlaufbahnen der zwei Exoplaneten im System von HD 73526 weisgtiztich eine 2:1 Resonanz
auf, mit der die zeitlichen Variationen von mehreren Stunden zu erklardn sin

Tab. 4.7: Zeitliche Variation der Transitmitte ausgewahlter Mebhfsysteme mitms-Wert und maximal aufge-
tretener Differenz zur mittleren Umlaufzeit.

Planetensystem rmsrm[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
v And 1 2

In den Abb.4.9- 4.11sind Transitvariationen und Bahnexzentrizitaten des Transitplaneteefir v
schiedene Planetensysteme Uber mehrere Orbitperioden dargestellt. ildedéfeBahnexzentrizitaten
werden dabei zu den Zeitpunkten der jeweiligen Transits dargestellt. Danmek periodische Schwan-
kungen der Exzentrizitat erst ab der doppelten Periodendauestitgesrden (Nyquist-Theorem). Sind
im Exzentrizitatssignal auch kirzere Perioden vorhanden, kannAdgzsdEffekten kommen (Ablt.8).

In allen Systemen zeigt sich ein Zusammenhang zwischen den VariationBaltesxzentrizitat und den
zeitlichen Verschiebungen der Transitmitte. Das Exoplanetensystem VeB1GAbb.4.9) enthalt drei
Planeten mit Umlaufzeiten von 5.3 Tagen (Transitplanet), 12.9 Tagen undi&fef. Wirde der innerste
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Planet einen von der Erde beobachtbaren Transit aufweisen, stekddie zeitlichen Variationen der
Transitmitte mit einer Maximalamplitude von etwa 85 s bei guten Beobachtunggiedien nachgewie-
sen werden. Am Beispiel des Planetensystems A wird der Einfluss umtsibcher Exzentrizitaten des
Storkopers betrachtet. Bei einem kreisférmigen Orbit (Abb0 sind die Transitvariationen von einem
hoherfrequenten Teil mit Periodendauern von etwa 9.7 Tagen (emisdec Umlaufzeit des Storkor-
pers) und einem tieferfrequenten Anteil (Periodendauer etwa 65 Gageagt. Die Amplituden bleiben
Uber dem simulierten Zeitraum konstant. Wird die Bahnexzentrizitat des gp@rstaute = 0.2 erhoéht,
fuhrt dies zu einem zusatzlichen Anwachsen der Exzentrizitat und Amelitied Transitvariationen
(Abb.4.11).

Die Untersuchungen zeigen, dass aufgrund von zeitlichen Verscigebudes Transitereignisses
weitere Planeten in einem Exosystem detektiert werden konnen. Dazméigiethst kontinuierliche
Beobachtungen lber einen Zeitraum von mehreren Jahren notwenglgydBten zeitlichen Variationen
zeigen Exosysteme mit langen Umlaufzeiten der Transitplaneten (gro3e dladiciisen), einer gerin-
gen Zentralsternmasse sowie mdglichst massereichen weiteren PlaneteheniBatnexzentrizitaten.
Ein Kandidat zur Suche nach zusatzlichen Planeten ist z. B. HD 17168 xzentrizitéé = 0.68 und
Halbachsea = 0.16 AE des Transitplaneten).

2E-5 - 1 2E-5

0EO L L L L 0EO L L L
0 50 100 150 200 250 0 50 100 150 200 250

Tage Tage

Abb. 4.8: Aliasing-Effekt bei zu geringer Abtastrate. Die Exzernitéisvariation im Planetensystem A nMiis; =
Mo, €= 0,a = 0.12AE wird bei einer Abtastrate von 1.897 d (Umlaufzeit desnBitplaneten) von
einem scheinbaren tieferfrequenten Anteil mit einer Rinmlauer von etwa 200 d Uberlagert (links).
Dieser Anteil ist bei einer Abtastrate von 0.01 d nicht zuearken (rechts).
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a=0.09AE.
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5 Zusammenfassung und Ausblick

Seit der Entdeckung des ersten Exoplanetensystems wurden vieladraysarbeiten in diesem Bereich
durchgefuhrt. Das Interesse gilt dabei in einem ersten Schritt dee@intdg neuer Exoplaneten und der
Bestimmung ihrer Orbitparameter.

Zur genauen Berechnung der Bahnparameter ist es erforderlicBxdsysteme Uber einen langen
Zeitraum (mehrere Jahre) zu beobachten. Ein Nachweis von Exoplaisetait verschiedenen Ver-
fahren, z. B. Uber die Messung der Radialgeschwindigkeit oder di@mstrische Methode, moglich.
Treten in den Systemen, flir den Beobachter sichtbare, Transits anfdi@Auswertung mit Hilfe der
Photometrie erfolgen. Da die Intensitatsveringerung wahrend desitSransBereich weniger mmag
liegt, ist zum Nachweis eine hohe Glte der Photometrie erforderlich. Smheidransitmethode sollte
im Rahmen der Diplomarbeit untersucht und gewonnene Daten darisgmveertet werden.

Die vorliegende Diplomarbeit umfasst alle Bereiche der Datenverarbsitattg von der Datenge-
winnung, der Weiterverarbeitung der aus den Aufnahmen extrahiereendaten sowie der Implemen-
tierung der erforderlichen Auswertemodule. Zusétzlich erfolgten ti@dene Simulationen der zu er-
wartenden Transitvariationen in Mehr-Planeten-Systemen.

Zur Vorbereitung der Beobachtungen sollte nachgewiesen werdendaaGilte der Photometrie am
Observatorium Triebenberg ausreicht, Exoplaneten-Transits zutidéetek Dazu wurden zwei Aufnah-
meserien aufgenommen und ausgewertet. Fir jeweils zwei ausgewahlterBeeeder Serie erfolgte
die Bestimmung der Helligkeitsschwankungen uber differentielle Photometrieensicihiedenen Ver-
gleichssternen. Die zum Vergleich genutzten Sterne variierten in Anzehlniensitat. Dabei wurde
eine ausreichende Photometriegenauigkeit zur Beobachtung von Betgmialransits festgestellt.

Far die weitere Untersuchung wurden Transits verschiedener Exaplasysteme beobachtet. Die
Auswertung der Sternhelligkeiten aller in den Bildsequenzen enthaltenere &fdolgte mit der Soft-
wareMpCCD. Zur Weiterverarbeitung der Daten wurde die Softwaifen C++ implementiert.

Im ersten Schritt erfolgt die Auswahl der benétigten Vergleichsstendedes Transitsterns aus der mit
MpCCD erzeugten Sternliste. Als Auswahlkriterium wurden die Bildkoordinatenegésprechenden
Sterne festgelegt.

Anschliel3end folgt die Korrektur der differentiellen Extinktion in Einzetalfmen zur Minimierung
von atmospharisch bedingten Intensitatsunterschieden innerhalb eiineh#ne. Die ausgewahlten Ver-
gleichssterne werden auf Variabilitat untersucht, um veranderliche stdek verrauschte Sterne von
der Messung auszuschlie3en. Ebenfalls konnen Teile der Messungi@iimiarden, wenn Intensitats-
schwankungen, z.B. durch Wolken, auftreten. Mit Hilfe der verbleileervergleichssterne wird in jeder
Einzelaufnahme ein mittlerer Vergleichsstern berechnet und die diffdierRigotometrie mit dem Tran-
sitstern durchgefthrt.

Aus der normierten resultierenden Lichtkurve kénnen nun die Parametiutreit, Radienverhaltnis
Stern/Planet und die Kontaktzeiten des Transits bestimmt werden. Die Unifalgzé&xoplaneten wird
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dabei Uber eine Kreuzkorrelation zwischen zwei Transitereignissstinimt. Aus der Tiefe der Licht-
kurve (Intensitatsverminderung wéhrend des Transits) kann dasriRediéltnis abgeleitet werden. Die
Modellierung eines Transits Uber einen Polynomansatz erlaubt die Bestinteukgntaktzeiten. Dabei
ist vor allem der erste (Transitbeginn) und vierte (Transitende) KoatakiBeschreibung eines Transits
geeignet.

Bisher sind nur Transitsysteme mit einem Planeten bekannt. Allerdings kesnthea Existenz von
Mehrfachsystemen vermutet werden, dass auch Transitsysteme nitlarergen aufweisen kénnen. An-
hand numerischer Simulationen wurde untersucht, ob aus Transitbéahgeh auf weitere Planeten in
einem System geschlossen werden kann. Dabei wurde der méglichesEwdin Masse und Entfernung
eines Storkorpers auf die Durchgangszeiten eines Transitplanetechbet. Der Nachweis eines zu-
satzlichen Planeten ist vor allem bei massereichen Storkérpern mit gBalBeexzentrizitdten maoglich.
Sind diese Bedingungen nicht erfiillt oder sind die Bahnhalbachsemramsitplanet und Storkorper zu
verschieden, ist ein Nachweis in der Regel nicht moglich.

Das Ziel weiterfliihrender Arbeiten zur Transitauswertung ist die Ggkeitssteigerung der photo-
metrischen Messung und die weitergehende Automatisierung des Auswedsges. Die iMpCCD
implementierte Aperturphotometrie sollte hinsichtlich der zur Photometrie einesStamendeten Pi-
xelanzahl optimiert werden. Bei kleinen Aperturradien ist die UnterteildeigRandpixel in Subpixel
denkbar, sodass nur diejenigen Pixelanteile zur Photometrie genutznyelid innerhalb des Apertur-
kreises liegen.

Die Genauigkeit der Kontaktzeiten lasst sich durch ein verbessertesitfinadell erhéhen. Dafir ist die
Implementierung des Modells vavlandel und Agok2002 anzustreben.

Weiterhin ist eine vollstindige Automatisierung des Auswertevorgangsolvénswert. Notwendig ist
Z.B. eine verbesserte Schnittstelle zwiscMpCCDundET. AulRerdem sollte die Wahl der Vergleichs
sterne anhand vorgegebener Kriterien programmintern erfolgenss@&dme Nutzinteraktion erforder-

lich ist.

In Verbindung mit einer Fernsteuerung des Observatoriums kdnnten $oenisitbeobachtungen,
von der Aufnahme der Bilddaten bis zur Auswertung der Lichtkurve, téoitlig automatisiert ablau-
fen. Zusatzlich kdnnen die beobachteten Bildsequenzen einen Beitr&gfatschung variabler Sterne
leisten. Mit Hilfe der Vergleichssterne zur Transitauswertung ist gleitbztie Detektion von Verande-
rungen anderer in der Aufnahme enthaltener Sterne denkbar.



A Abgeleitete Parameter aller beobachteten Transits

Tab. A.1: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaelmuleg CoRoT-Exo-2 Systems im Vergleich

zu Soll-Werten. Quellert? Alonso u.a(2008, (@ Gary (2008

30.07.2008~ 27.08.2008P

gemessen gemessen soll
Ry 0.166 0.214 0.16%)
t1 [HID] - 206.3641 206.3544%)-(1)
t4 [HID] 178.5573 206.4399 178.56092

206.44886P)

tm [HID] - 206.4020 206.4016%)
tr [min] - 109.1 136.02
SNR 55 50 -
Omag [Mmag] 3.7 3.9 -
Omags [mmag] 2.6 2.4 -
Pb [d] 1.744197 1.7429964)

Tab. A.2: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaehmtaleg GJ 436 Systems im Vergleich zu

Soll-Werten. Quellen) Bean u. a(2008, @ Gary (2008
26.02.2008~  08.05.2008B)

gemessen gemessen soll
R, 0.084 0.094 0.089"
t1 [HID] 13.4161 - 13.42508Y:()
ts4 [HID] 13.4633 95.5422 13.46424

95.42457®)

tm [HID] 13.4397 - 13.44468Y
tr [min] 67.9 - 56.42
SNR 17 16 -
Omag [mmag] 4.2 3.1 -
Omags [mmag] 1.8 1.7 -
Po [d] 2,643659 2.64388%)
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A Abgeleitete Parameter aller beobachteten Transits

Tab. A.3: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaelmtuleg HAT-P-5 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten Bakos u. a.2007). Zusétzlich wurden nach Abschn@t6 Sternmass#ls, Sternradiufks
sowie Planetenradiu®p, grofe Halbachsa und Inklinationi des Planetenorbits bestimmt.

14.05.2008

gemessen soll
Ry 0.115 0.111
t; [HID] 101.4343 101.43112
t4 [HID] 101.5531 101.55282
tm [HID] 101.4937 101.49197
tt [min] 171.1 175.2
SNR 38 -
Omag [mmag] 3.7 -
Omags [mmag] 2.3 -
P [d] - 2.788491
Ms [Mg)] 1.8+0.64 1.16
Rs[Re] 1.5+0.39 1.17
ap [AE] 0.04'A-0.0055 0.0408
i[°] 84+2.1 86.75
Rp [Ry] 1.7+0.44 1.26

Tab. A.4: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaentdeg TrES-3 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten. Quellen) Sozzetti u. a(2008, (? Gary (2008

06.05.08"  10.05.08® 09.06.08C) 26.07.08P)
gemessen gemessen gemessen gemessen soll
Ry 0.131 0.130 0.131 0.134 0.168
t1 [HID] 93.4069 97.3396 127.3536 174.3994 93.41%85¢"
97.3320658)
127.37433°)
174.39702P)
t4 [HID] 93.4633 97.3890 127.4259 - 93.46725
97.38581®)
127.42808C)
tm [HID] 93.4351 97.3643 127.3898 - 93.44087
97.35893B)
127.40120%)
tr [min] 81.2 71.2 104 - 77.89
SNR 56 51 54 40 -
Omag [mmag] 3.8 34 3.5 3.8 -
Omags [mmag] 2.4 1.7 1.2 1.9 -
Pb [d] 1.306184 1.3061858)
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Tab. A.5: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaeintdeg TrES-4 Systems im Vergleich zu
Soll-Werten. Quellen) Sozzetti u. a(2008, (? Gary (2008

06.05.2008

gemessen soll
R, 0.091 0.099Y
t1 [HID] 93.3463 93.33418)
t4 [HID] . 93.48123
tm [HID] - 93.40769
tr [min] - 211.8
SNR 25 -
Omag [mmag] 4.0 -
Omags [mmag] 2.3 -
Pb [d] - 3.5539451)

Tab. A.6: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaeimuleg WASP-3 Systems im Vergleich zu

Soll-Werten Gillon u. a, 2006.

07.05.2008

gemessen soll
Ry 0.120 0.101
t1 [HID] 94.4147 94.42079
t4 [HID] 94.5279 94.53549
tm [HID] 94.4705 94.47814
t1 [min] 160.6 165.2
SNR 29 -
Omag [mmag] 34 -
Omags [mmag] 1.6 -
Pe [d] - 1.846835

Tab. A.7: Abgeleitete Parameter (gemessen) aus Transitbeobaelmuleg XO-1 Systems im Vergleich zu Soll-
Werten. Quellent?) Holman u. a(20086, @ Gary (2008, (¥ McCullough u. a(2006

24.04.2008~  30.06.2008%)

gemessen gemessen soll
Ry 0.158 0.137 0.131
t1 [HID] 81.3966 - 81.39108Y-(2()
t4 [HID] 81.5078 148.5143 81.5123%

148.51931B)

tm [HID] 81.4522 - 81.4517%Y
tr [min] 160.1 - 174.6%
SNR 67 34 -
Omag [mmag] 3.2 3.8 -
Omags [mmag] 15 19 -
Po [d] 3.94164 3.941508




B Lichtkurven aller beobachteten Transits

Die Fehlerbalken der berechneten Transitzeiten werden aus deri@eimabschatzung in Abschnitt
3.5abgeleitet. Die Unsicherheiten der Soll-Zeiten ergeben sich aus derBeregiber

trm = to+PN
1
tia = to+PN=L étT

mit Transitmittett,, erster und vierter Kontaki 4, Zeit eines ersten Transitg, Transitdauety, Um-
laufzeit des Exoplanete® und AnzahIN der Umlaufe seity. Daraus folgt:

Oorm = /0g+N20g (B.1)

1
O14 = \/O}§+NZU§P+4O}$ (B.2)

Die Genauigkeiten der einzelnen Parameter kbnnen der in Absdtih@hgegebenen Literatur entnom-

men werden.
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Abb. B.1: Transit CoRoT-Exo-2b vom 307.2008, R-Filter
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B Lichtkurven aller beobachteten Transits
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