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WICHTIGE HINWEISE

Diese Anleitung dient sowohl zur Vorbereitung und Durchfiihrung der
Versuche (Teil I und II) des Astronomischen Praktikums als auch als Bedie-
nungshandbuch (Teil III).

Vor Beginn des Praktikums sind die Teile I und II der Anleitung durch-
zuarbeiten und die Voriibungen zu 10sen. Diese sind in den jeweiligen
Versuchsbeschreibungen des Teils II gekennzeichnet als:

Voriibung 1: u.s.w.
Teil III ist auch vor Beginn des Praktikums durchzuarbeiten.

Losungen der Voriibungen sind auf
StudOn im Gruppenbereich
bis spitestens drei Tage vor Beginn des Praktikums hochzuladen!
Gehen Sie dazu wie folgt vor:

e Loggen Sie sich auf StudOn ein.

e Wenn noch nicht geschehen, treten Sie einer der Gruppen innerhalb des
Blocks des astronomischen Praktikums, zu dem Sie sich angemeldet
haben, bei.

e Wiihlen Sie Ihre Gruppe aus und wihlen Sie “neues Objekt hinzufii-

29

gen”.

e In dem Dropdown-Menii wihlen Sie in der Liste unter Inhalt den Punkt
Datei aus.

e Folgen Sie den Anweisungen, um Ihre Voriibung hochzuladen. Dabei
sollten Sie fiir die Voriibungen jeden Versuchs eine einzelne Datei
hochladen. Vergessen Sie nicht, in der Datei Ihre Gruppennummer und
Namen anzugeben.

Losungen diirfen in Gruppenarbeit erstellt werden, pro Gruppe und
Versuch ist daher jeweils nur eine Voriibung und ein Protokoll abzuge-
ben.



http://www.studon.uni-erlangen.de
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KAPITEL 1
WAS DIESES PRAKTIKUM SOLL

Willkommen beim Astronomischen Praktikum!

Primdres Ziel dieser Veranstaltung ist es, Thnen wichtige Methoden und Verfahren der Astronomie
niherzubringen. Ein Grofteil dieser Anleitung beschiftigt sich daher mit den (astro)physikalischen
Hintergriinden der Versuche, anhand derer Sie sich in diese Methoden und Verfahren der Astronomie
einarbeiten konnen. Vieles hier wird Ihnen beim ersten Lesen unklar erscheinen — das ist normal und
bei jedem Lehrbuch so. Lesen Sie die Anleitung dennoch in ihrer Génze durch, damit Sie einen ersten
Uberblick erhalten, was Sie erwartet. Die eingestreuten Vorbereitungsaufgaben werden Ihnen helfen,
die wichtigsten Punkte zu erarbeiten. Nutzen Sie bitte auch die angegebenen Lehrbiicher und anderen
Materialien, um einen besseren Uberblick zu bekommen.

1.1 Ziele des Praktikums

Das Praktikum hat aber auch noch weitere sekunddre Ziele, die sich Ihnen vielleicht auf den ersten
Blick nicht erschliefen und die Sie vielleicht iiberraschen werden. Zunichst ist das Praktikum ein
Blockpraktikum. Das bedeutet, dass wir die Randbedingung haben, dass Sie alle Aufgaben und Protokolle
innerhalb der 14 Tage des Praktikums vollstindig bearbeitet haben miissen. Das ist anders als bei den
studienbegleitenden Praktika und Ubungen, die typischerweise mehr strukturiert sind und bei denen auch
mehr “Echtzeit” zur Bearbeitung der Aufgaben zur Verfiigung steht und bei denen Sie hdufig alleine oder
zu zweit arbeiten. Das fiihrt hdufig dazu, dass die gefiihlte Arbeitsbelastung im Praktikum gegen Ende der
zwei Wochen exponentiell ansteigt. Normalerweise liegt das daran, dass die Zeitplanung in den Gruppen
nicht optimal war oder dass die Gruppenarbeit nicht gut umgesetzt wurde — es gibt ausreichend viele
Gruppen, die das Praktikum 1-2 Tage frither abschlie3en, dass wir wissen, dass der von manchen Gruppen
kritisierte tibermé@Bige Zeitdruck nicht an tiberzogenen Forderungen von Seiten der Durchfiihrenden des
Praktikums liegt.

1.2 Zusammenarbeit in der Gruppe

Wie Sie die Zusammenarbeit in IThrer Gruppe implementieren, bleibt bewusst Ihnen als Arbeitsgruppen
tiberlassen: Wir wollen, dass Sie innerhalb der Praktikumsgruppen gemeinsam dieses Ziel erreichen.
Das bedeutet, dass Sie in Arbeitsteilung zusammenarbeiten und gemeinsam Ihre Zeit planen miissen.
Wie Sie die Arbeit aufteilen, bleibt Ihnen in der Gruppe iiberlassen. Eine Moglichkeit ist, dass Sie
als Gruppe fiir jeden Versuch eine verantwortliche Person haben, die das Protokoll schreibt und die
Auswertung vorantreibt. Eine andere Moglichkeit ist, dass Sie in der Gruppe eine Person haben, die fiir die
Programmierung zusténdig ist, eine die Texte schreibt, eine die Abbildungen erstellt und gemeinsam die
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Kapitel 1. Was dieses Praktikum soll

Daten auswerten. Sie miissen hier selbst finden, wie Sie am besten und effizientesten zusammenarbeiten.
Der Grund dafiir ist, dass Astrophysik wie so gut wie jedes Teilgebiet der Physik nie alleine gemacht wird:
Wissenschaftliche Forschung, egal ob im akademischen Umfeld oder in der Industrie, findet in Gruppen
statt, so dass die Befdhigung, in einer Gruppe zu arbeiten, ein wichtiger Aspekt in unserem Feld ist. Zu
wissen, wie man selbst in einer Gruppe arbeitet und welche Aspekte der praktischen (astro)physikalischen
Arbeit einem am Meisten liegen, kann man nur herausfinden, wenn man praktisch in Gruppen gearbeitet
hat.

Gruppenarbeit bedeutet, Verantwortung fiir einen Teil der Aufgaben zu iibernehmen, sie bedeutet jedoch
auch, die Inhalte und Ergebnisse dieses Teils mit den anderen Gruppenmitgliedern zu kommunizieren.
Der Grund hierfiir ist einfach: Trotz der Aufteilung der Aufgaben sind alle Gruppenmitglieder gemeinsam
fiir die Ergebnisse verantwortlich und daher miissen immer alle verstehen, was gemacht wurde. Hier geht
es nicht um jedes Detail, aber jedes Gruppenmitglied sollte immer in der Lage sein, zumindest grob zu
erkldren, warum eine Auswertung in einer bestimmten Art und Weise gemacht wurde oder warum das
Protokoll in dieser Form und nicht anders geschrieben wurde. Das Gesprich innerhalb der Gruppe ist
auch aus einem anderen Grund wichtig: Nur dadurch, dass Sie das, was Sie gemacht haben, Anderen
tatsdchlich laut erkldren, konnen Sie auch wirklich sicherstellen, dass Sie selbst verstanden haben, was
passiert. Das ist eines der wichtigen Ergebnisse der Lernpsychologie: Unser menschliches Hirn ist extrem
gut dabei, Widerspriiche zu akzeptieren, sich also selbst zu beliigen. Wenn Sie nur leise tiber ein Thema
nachdenken, dann meinen Sie zwar, dass Sie es verstanden haben, aber wirklich verstanden haben Sie es
erst, wenn Sie es auch anderen laut erkldren konnen. Sprechen Sie daher in den Gruppen miteinander und
diskutieren Sie Ihre Ergebnisse und Erkenntnisse, sowohl in Threr eigenen Gruppe als auch mit anderen
Teilnehmerinnen und Teilnehmern des Praktikums.

1.3 Ausarbeitung der Protokolle

Ahnliches gilt auch fiir die schriftlichen Ausarbeitungen (“Protokolle™). Die im Praktikum verlangten
Ausarbeitungen sind wahrscheinlich die ersten ldngeren wissenschaftlichen Texte, die viele von Ihnen
schreiben werden. Die Ergebnisse der Messungen im Protokoll darzustellen ist ein wichtiger Aspekt
des Praktikums, denn ohne Thre Ergebnisse anderen Menschen mitteilen zu kénnen, werden Sie auch
spater nicht durch’s Leben gehen. Wir erkliren Thnen die von uns gewiinschte Form dazu in Kapitel 4.
Die dort beschriebene Struktur ist typisch fiir wissenschaftliche Texte und funktioniert normalerweise
gut. Wir verlangen, dass Sie sich schon sehr frithzeitig Gedanken machen, wie das Protokoll aufgebaut
ist: Die “Story” oder das “Drehbuch” des Protokolls ist wichtig fiir seine Ausarbeitung. Sobald Sie
hier Texte geschrieben haben, sollten Sie auch diese in der Gruppe besprechen. Lassen Sie jeden Text
von anderen Gruppenmitgliedern gegenlesen und kritisieren. Kritik bedeutet hierbei, dass die anderen
Gruppenmitglieder tatsichlich schonungslos iiber Ihre Texte reden sollten, anmerken sollten, was sie nicht
verstehen und auch, dass Sie Schreibfehler und andere formale Probleme finden und anmerken. Seien
Sie hier nicht hoflich — das wire der falsche Zugang, denn wenn Sie einen Text nicht verstehen, dann
wird das anderen Teilnehmerinnen und Teilehmern auch so gehen (einschlieflich den Betreuerinnen und
Betreuern!), d.h. frither oder spiter werden Sie den Text so oder so umschreiben miissen.

Gegenseitiges Lesen von Texten ist auch deshalb wichtig, weil Sie als Autorin oder Autor Thre eigenen
Texte nur mit sehr viel Erfahrung selbst beurteilen werden kdnnen. Da Sie selbst ja wissen, was Sie erkldren
wollen, werden Sie selbst nur schwer erkennen, wenn andere das nicht verstehen. Auch strukturelle
Probleme von Texten wie die Nutzung von Fachbegriffen, die noch nicht eingefiihrt wurden, sind bei
einem eigenen Text nur schwer erkennbar — man weiss ja, was im Text noch kommen wird. Kommentare
Anderer fithren daher dazu, dass die Textqualitit deutlich schneller besser wird, als wenn Sie alleine am
Text arbeiten. Ein Nebeneffekt ist, dass die anderen Leser den Inhalt auch aufnehmen, physikalische Fehler
finden und Sie dadurch, dass Sie im Zweifel mit den anderen Gruppenmitgliedern reden und erkliren,
was Sie gemeint haben, auch selbst das Thema des Versuchs besser verstehen.
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Kapitel 1. Was dieses Praktikum soll

1.4 Kommunikation mit Ihren Betreuern*Innen

Als letztes noch ein Kommentar zu den Ihnen zur Verfiigung stehenden Ressourcen. Neben dieser
Anleitung, den Lehrbiichern in der Bibliothek und eventuell auch dem Internet (Lehrbiicher sind immer
besser verstdndlich als das Netz!) gehoren dazu insbesondere auch die Mitarbeiter*Innen der Sternwarte.
Wenn Sie selbst nicht mehr weiterkommen oder eine Aufgabe nicht verstehen, dann sprechen Sie die
Mitarbeiter*Innen an. Jede*r wird versuchen, Ihnen zu helfen. Wir werden IThnen nicht einfach die
Ergebnisse vorkauen, sondern versuchen, dass Sie selbst darauf kommen. Auch wenn Sie im Meridiange-
biude arbeiten werden und die meisten Astronomen im Hauptgebiude arbeiten — trauen Sie sich einfach,
vorbeizukommen! Dabei ist es wichtig zu wissen, dass das astronomische Praktikum von uns als eine
Gemeinschaftsaufgabe empfunden. Alle im Institut arbeiten dabei mit und allen von uns macht Astro-
nomie und das Beibringen astronomischer Themen Spal3. Die Betreuerinnen und Betreuer der Versuche
werden sich daher fiir Sie engagieren — sie stecken in das Praktikum deutlich mehr Zeit hinein, als formal
gefordert. Nehmen Sie die Mitarbeiterinnen und Mitarbeiter daher ernst und zeigen Sie Interesse an den
Inhalten. Vergessen Sie nie: Das Studium ist freiwillig, Sie sind im Praktikum, weil Sie sich einmal fiir
das Studium entschieden haben. Es liegt an Thnen, hier das Beste fiir sich selbst herauszuholen.

1.4.1 Liste der Betreuer*Innen

Die Betreuer*Innen in fett sind die Hauptverantwortlichen.

Fehlerrechnung:
Maximilian Lorenz: maximilian.ml.lorenz@fau.de
Lea Dauner: lea.michalski @fau.de
Eigenschaften optischer CCDs:
Dominic Bernreuther: dominic.bernreuther @fau.de
Katrin Berger: katrin.berger @fau.de
Katharina Egg: katharina.egg @fau.de
Kisetsu Tsuge: kisetsu.tsuge @fau.de
Aafia Zainab Ansar Mohideen: aafiazainab.ansar@fau.de
Maximilian Schroth: maximilian.schroth@fau.de
Planung und Durchfiihrung optischer Beobachtungen — Programmierteil:
Thomas Dauser: Thomas.Dauser @sternwarte.uni-erlangen.de
Ekaterina Sokolova-Lapa: ekaterina.sokolova-lapa@fau.de
Ole Konig: ole.koenig@fau.de
Katharina Jurk: katharina.kj.jurk @fau.de
Planung und Durchfiihrung optischer Beobachtungen — Imaging und Beobachtung:
Steven Hammerich: steven.haemmerich@fau.de
Philipp Weber: philipp.ph.weber @fau.de
Caroline Collischon: caroline.collischon @fau.de
Marie Prucker: marie.prucker @ gmail.com
Martin Reh: martin.reh@fau.de
Federico Zangrandi: federico.zangrandi@fau.de
Spektroskopie und Spektralklassifikation:
Christian Kirsch: christian.ck kirsch@fau.de
Philipp Thalhammer: philipp.thalhammer@fau.de
Roman Laktionov: rom.laktionov @fau.de
Konstantin Haubner: konstantin.haubner @fau.de
Alexey Nekrasov: alex.nekrasov@fau.de
Sofie Hildebrand: hildilike @ gmail.com
Radioastronomie:
Jakob Stierhof: jakob.stierhof @fau.de
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Jonathan Knies: jonathan.knies @fau.de
Florian Steynberg: florian.steynberg @fau.de
Amy Joyce: amy.joyce @fau.de

Nicolas Zalot: nicolas.zalot@fau.de
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KAPITEL 2

REGELN UND
VERHALTENSMASSNAHMEN

Das Praktikum findet im Horsaal des Meridiangebdudes Dr. Remeis-Sternwarte, Sternwartstr. 7, 96049
Bamberg, statt (siche Karte des Geldndes der Sternwarte auf der nidchsten Seite). Eine Anfahrtsbe-
schreibung findet sich auf
https://www.sternwarte.uni-erlangen.de/remeis-start/about-us/contact/

Der Zugang zum Horsaal erfolgt iiber das Hauptgebdude der Sternwarte.

Parken Sie ausschlieBlich auf den im Plan auf der néchsten Seite gekennzeichneten Parkplétzen.

e Die Tage, an denen die jeweiligen Besprechungen und Experimente stattfinden, konnen dem Zeitplan
auf Studon entnommen werden.

Das Praktikum dauert zwei Wochen. In dieser Zeit miissen alle Versuche bearbeitet und die Protokolle
erfolgreich abgegeben worden sein. Ublicherweise ist die Kernarbeitszeit von 10:00 Uhr morgens bis
18:00 Uhr abends, bei klarem Wetter entsprechend linger (Mitternacht oder spéter). Normalerweise gibt
es vormittags Versuchseinfithrungen, insbesondere an den ersten Tagen, ansonsten ist die Arbeitsein-
teilung frei. Dennoch: Beobachten (auch Freitag abends!) ist Pflicht — Sie soliten sich also fiir den
Praktikumszeitraum KEINE festen Abendtermine vornehmen! Wir haben natiirlich auch Versuche, die
nicht auf gutes Wetter angewiesen sind, es gibt also immer ausreichend zu tun.

Die Versuche werden in Gruppen von 3-5 Personen durchgefiihrt, die zusammen pro Versuch ein
Protokoll abgeben, das gemeinsam erstellt wird. Die Erstabgabe ist zwei Tage nach der Durchfiihrung
eines Versuchs féllig. Die Einteilung der Gruppen erfolgt iiber die Praktikumsseite auf studon.

Es besteht Anwesenheitspflicht. Ausnahmen sind Pflichtklausuren, Krankheit u.4.. Sollten Sie z.B. bei
einer Nachholklausur mitschreiben miissen, konnen wir Thnen fiir diesen Vor- oder Nachmittag freigeben.
Bitte teilen Sie uns derartige Abwesenheiten aber in der Woche vor dem ersten Praktikumstag mit, damit
wir sie bei der Einteilung der Versuchstermine beriicksichtigen konnen. Jegliche Abwesenheit sollten
Sie bitte VORHER mit den Betreuern UND den anderen Mitgliedern der jeweiligen Arbeitsgruppe
absprechen.

Es steht pro Praktikumsgruppe ein Arbeitsplatz mit festem Rechner und Druckerzugang zur Verfiigung,
zusitzlich einige weitere Rechner, die gemeinsam von allen Teilnehmern genutzt werden konnen.
Dennoch empfehlen wir, falls vorhanden, eigene Laptops mitzubringen. An der Sternwarte gibt es
einen WLAN-Zugang (Netzwerk-IDs eduroam, FAU. fm,...). Private Notebooks diirfen auf keinen Fall
an das Ethernet-Netzwerk angeschlossen werden. Wer gegen diese Regel verstoBt, wird vom Praktikum
ausgeschlossen!

Beachten Sie, dass das teleskopische Beobachten einen langeren Aufenthalt im Freien bedeutet. Denken
Sie — insbesondere im Winter — daran, ausreichend warme Kleidung mitzubringen.
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Die vorlesungsfreie Zeit um Weihnachten und Neujahr z#dhlt nicht zur Bearbeitungszeit der Protokolle.
Fiir die geltenden Deadlines sind diese Wochen nicht zu beriicksichtigen.

Einfache Ubernachtungsméglichkeiten bestehen an der Sternwarte, sowohl im Meridiangebiude zu
auch im “Bundschuhhaus”. Schlafgelegenheiten (iiberwiegend Matrazen) sind ausreichend vorhanden.
Zwei vollstindig eingerichtete Kiichen stehen zur Verfiigung. Der Charme ist rustikal, aber generell
erinnern sich Ubernachtende gerne an diese Zeit zuriick. Bitte Schlafsicke usw. selbst mitbringen! —
DIES GILT NICHT FUR DAS FRUHJAHRSPRAKTIKUM 2023

Leider miissen wir aufgrund schlechter Erfahrungen darauf hinweisen, dass wéhrend der offiziellen
Praktikumszeiten und bei Beobachtungsnichten kein Alkohol genossen werden darf. Bei Verstossen
droht Ausschluss aus dem Praktikum, da Sie hiermit sich und andere in Gefahr bringen.

Leider stellt das Department Physik immer wieder fest, dass Plagiate (‘“Abschreiben”) vermehrt ein
Problem werden. Die Priifungsordnung der Physik regelt in §13 Abs. 1: “Bei einem Tduschungsversuch
oder dem Versuch, das Ergebnis einer Priifung durch Benutzung nicht zugelassener Hilfsmittel zu
beeinflussen, gilt die betreffende Priifung als mit ‘nicht ausreichend’ (5.0) bewertet”. Weiter in Abs. 3:
“Bei wiederholten oder schwerwiegenden VerstoBen [...] kann der Priifungsausschuss die Studierende
bzw. den Studierenden von der weiteren Teilnahme an der Priifung ausschlieBen.” Ahnliche Regelungen
sind auch in anderen Priifungsordnungen enthalten. Das Ziel des Praktikums ist es, dass Sie die
angebotenen Versuche in Ihren Gruppen selbststindig bearbeiten. Ansonsten lernen Sie nichts. Natiirlich
ist es Thnen erlaubt, einen Dialog zwischen den Praktikumsgruppen zu fithren und zusammenzuarbeiten.
Das beinhaltet dennoch, dass Sie den Inhalt der Protokolle selbststindig erarbeiten. Wo Sie andere
Quellen nutzen, miissen Sie diese angeben (siehe Kapitel 4). Das Ubernehmen groBer Teile von Text
von anderen Quellen, selbst mit Quellenangabe, ist dabei nichr gestattet, da die fiir die eigenstiandige
Arbeit notwendige Tiefe des Protokolls dann nicht erreicht wird.

arken am
Haupthaus nur

fiir Personal der
Sternwarte

Parken nur auf den
@uen Fliachen. Ab-
perrungen beachten! -~
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2.1

Planung und Durchfiihrung optischer Beobachtungen

Alle Voriibungen sind zur Deadline auf Studon abzugeben. Pro Gruppe ist nur ein Satz von
Voriibungen abzugeben.

Der Versuch besteht aus zwei Teilen: Programmieren und Beobachten (Imaging).

Die Voriibungen 1-5 werden vom Betreuer*in des Programmierteils korigiert, die restlichen Vor-
iibungen werden dann vom Imaging-Betreuer*in bewertet.

Die Aufgaben werden von den Imaging Betreuern*innen bewertet.

e Die zustidndigen Betreuer*innen werden Sie kontaktieren, um Termine u. 4. zu besprechen.

Der Betreuer*in wird einen Vorbesprechungstermin mit Ihnen vereinbaren. Hier ist eine flexibler
Termin notig.

Die Beobachtungen miissen sich nach dem Wetter richten, daher muss jede Nacht mit gutem Wetter
genutzt werden. Die Beobachtungen kénnen jederzeit wihrend des Blocks abends durchgefiihrt
werden.

Wenn das Wetter an einem Tag gut ist, werden sich die Betreuer*innen mit den Gruppen in
Verbindung setzen.

Eine abgeschlossene Beobachtungsvorbereitung ist fiir die Beobachtung nicht nétig. Falls die
Planung nicht abgeschlossen ist werden Sie von den Betreuer*innen unterstiitzt.

Es besteht Plicht zum Beobachten, daher sollten Sie sich alle Abende freihalten!

e Die Betreuer*innen werden IThnen die genauen Zeiten fiir die Aufnahme der Kalibrationsframes

und die Beobachtungen am entsprechenden Tag mitteilen.
Die Steuerung des Teleskops wird mit den PCs vor Ort in Prisenz erfolgen.

e Wihrend der ganzen Beobachtungszeit miissen alle Gruppenmitglieder anwesend sein.

2.2

Die Durchfiihrung des Teils Gartenbeobachtung und Orientierung am Himmel findet er am gleichen
Tag wie die Imaging Beobachtung (entweder davor oder danach) statt.

Die genaue Abfolge der Beobachtungensteile und der Gruppen dabei wird mit den Tutor*innen
abgesprochen und kann dem am Beobachtungstag ausgeteiltem Plan entnommen werden.

Es ist fiir mehrere Gruppen moglich das gleiche Objekt zu beobachten.

Kann wihrend des Blocks keine Beobactung durchgefiihrt werden, wird mit Altdaten gearbeitet.
Bei den Altdaten sollte der gleiche Objekttyp wie die Erstwahl ausgewihlt werden.

Deadlines werden von den Betreuer*innen kommunizert.

Die Protokoll-Iterationen erfolgen z.B. via E-mail und Besprechungen in Person oder online.

Das finale Protokoll (inkl. Bild) ist am Ende des Blocks fillig.

Spektroskopie und Spektralklassifikation

Termine werden zugeteilt, siche Tabelle auf Studon.

Tutoren*Innen kontaktieren die Gruppen rechtzeitig, um weitere Hinweise zu geben und den Ablauf
zu besprechen.

Spitestens einen Tag vor der Vorbesprechung miissen die Voriibungen auf Studon sein. Pro Gruppe
ist nur ein Satz an Voriibungen abzugeben.

Spitestens einen Tag vor dem Versuch findet die Vorbesprechung via Zoom statt.

In der Vorbesprechung werden die Voriibungen und die Durchfithrung des Versuchs besprochen.
Versuch wird vor Ort in Bamberg durchgefiihrt.

Reduktion und Analyse der Daten erfolgt remote.

In den Tagen nach dem Versuch erfolgt die Nachbesprechung via Zoom, hierbei geht es um die
Reduktion der Daten, erste Ergebnisse und MIDAS.

Erstversion des Protokolls wird eine Woche nach dem Versuch fillig und sollte folgendes enthalten:
nur die Ergebnisse der Reduktion/ Analyse, d.h. Tabellen, Plots, Klassifikation der Sterne, etc. Es
ist kein FlieBtext zur Erstversion notig.

Protokoll wird dann zwischen den Betreuern*Innen und Studenten*Innen iteriert.
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Kapitel 2. Regeln und VerhaltensmaBnahmen

Spétestens vier Wochen nach dem Versuch ist das finale Protokoll fallig.

2.3 Radioastronomie

o Zuteilung des Termins erfolgt via Studon (Tabelle).

Betreuer*In meldet sich bei Studenten*Innen (wenn das bis zu 7 Tage vor Ihrem Versuch nicht
erfolgt, E-mail an den Hauptbetreuer schicken).

Die Voriibung muB} bis zum Tag der Vorbesprechung auf Studon hochgeladen werden. Pro Gruppe
ist nur ein Satz an Voriibungen abzugeben. Details sollten Sie mit dem Betreuer*In vereinbaren.
Vorbesprechung mit Betreuer*In vor dem Versuch via Zoom, Zeit wird mit Betreuer*In vereinbart.
Versuch via Zoom, zeitliche Details werden mit Betreuer*In vereinbart.

Deadlines fiir Protokoll werden mit Betreuer*In vereinbart.

Finale Abgabe vier Wochen nach dem Versuch.
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KAPITEL 3

DOKUMENTATION
WISSENSCHAFTLICHER ARBEIT: DAS
LABORBUCH

3.1 Einleitung

Fiir die erfolgreiche Durchfithrung und Auswertung eines Experimentes ist ein sauber gefiihrtes Laborbuch
notwendig. In diesem Buch sollte nicht nur festgehalten werden, was, wann und wie gemessen, angewandt
oder ausprobiert wurde, sondern auch welche Schliisse man nach jedem einzelnen Schritt gezogen hat. In
der Forschung weifs man oft Wochen oder Monate nach den Beobachtungen noch nicht, welche Ergebnisse
relevant waren. Wird dann schlielich die Veroffentlichung geschrieben, ist es wichtig, auf komplette und
exakte Notizen zuriickgreifen zu kdnnen, denn in dieser Phase ist es normalerweise nicht mehr moglich,
ungewohnliche Resultate nochmals zu iiberpriifen.

Sie sollten ein gebundenes Buch oder Heft verwenden. Die Notizen auf unzusammenhingende Papier-
fetzen zu kritzeln, fiihrt sehr schnell dazu, dass man den Uberblick verliert. Das Laborbuch sollte sauber
und lesbar sein. Notizen sollten Graphen, Zusammenfassungen der Ergebnisse und Fehlerabschitzungen
aller gemessenen oder berechneten Groflen enthalten. SchlieBlich sollten Sie eine kurze Zusammenfassung
schreiben, wihrend das Experiment noch frisch im Gedichtnis ist.

3.2 Versuchsbeginn

Sie sollten zuerst das Skript zum Versuch durchlesen, die Ubungsaufgaben bearbeiten und sicherstellen,
dass Sie den Sinn und Zweck des Versuchs kennen, sich iiber die erforderlichen Messdaten im Klaren sind,
die Versuchsapparatur beherrschen und die Auswertung (Graphen, Berechnungen, etc.) verstehen. Um
sicher zu gehen, dass das Skript tatsidchlich verstanden wurde, ist es empfehlenswert, die Aufzeichnungen
mit einer kurzen Einleitung zu beginnen, in der das Ziel des Versuches sowie Hintergriinde und Grundlagen
skizziert werden.

Sie sollten nicht vergessen, Ihren Namen auf das Buch zu schreiben, sowie alle Eintrige mit Datum
und Versuchsnamen zu kennzeichnen. Wissenschaftliche Arbeit besteht oft aus der Wiederholung und
Verbesserung eines Experiments oder einer Auswertung. Die Ergebnisse konnen sich dann signifikant
unterscheiden. Die Datumsangabe erlaubt einen schnellen Zugrift auf das jeweils aktuelle Ergebnis und
vermeidet Fehler bei den nédchsten Schritten der Analyse.
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3.3 Das Laborbuch

Oft besteht ein Experiment aus mehreren Messreihen, die in verschiedene Abschnitte eingeteilt werden
konnen. Dann ist es sinnvoll, das Laborbuch ebenfalls in entsprechende Abschnitte einzuteilen. Die
Abschnitte sollten durchnummeriert und mit aussagekriftigen Uberschriften versehen sein.

Beginnen Sie jeden Abschnitt mit einer kurzen Darstellung der durchzufiihrenden Messungen. Ebenso
sollten Details zur Versuchsapparatur und verwendeten Methoden dort aufgefiihrt werden. Beschreiben
Sie Standardausriistung nur, wenn es Probleme damit gab. Spezialausriistung (z.B. ein Spektrograph
oder eine CCD) verdient etwas mehr Platz. Alle ungewthnlichen Methoden, die angewandt wurden,
sollten beschrieben werden, ebenso erfordern Probleme, denen beim Experimentieren begegnet wurden,
einen Kommentar. Obwohl Sie beim Fiihren des Laborbuches davon ausgehen konnen, dass den Lesern
das Skript zum Versuch vorliegt, sollten die Notizen den Leser in die Lage versetzen zu verstehen, wie
gearbeitet wurde. Dabei ist es sinnvoll, triviale Aussagen zu vermeiden (,,Das Gerit wurde eingeschaltet*
bzw. ,Losung von Aufgabe 2°) aber es sollte sich hier nicht nur eine Liste der verwendeten Gerite
handeln.

3.4 Daten sammeln und analysieren

Sammeln Sie die Daten und fiihren Sie jede Rechnung oder Analyse durch, die gebraucht wird. Rohdaten
und bearbeitete Daten sollten klar und deutlich aufgezeichnet und prisentiert werden — moglichst in
Form von Graphen und Tabellen. Alle Graphen, Diagramme und Tabellen sollten in konsistenter Weise
nummeriert und im Text auch mit einer entsprechenden Referenz versehen werden (z.B. ,,siche Tab. 1°).
Alle Abbildungen und Tabellen sollten einen (kurzen) erkldrenden Begleittext haben.

Wenn Sie Tabellen erstellen, muss jede Spalte eine Spalteniiberschrift haben, diese muss auch die Einheit
der gemessenen Daten enthalten. Zu jedem Messwert muss aullerdem die Unsicherheit (der ,,Fehler)
angegeben werden. Es ist oft sinnvoll, Platz fiir ein oder zwei Spalten mehr zu reservieren, fiir den Fall
dass unerwartet zusétzliche Messungen vorgenommen werden miissen oder um Platz fiir Bemerkungen zu
haben.

Graphen konnen von Hand gezeichnet werden, oder unter Zuhilfenahme entsprechender Tools (Origin,
Gnuplot, Excel, usw.). Die horizontale Achse entspricht der Ursache, die vertikale Achse der Wirkung.
Skalenhohen sind mit Bedacht zu wéhlen, damit Features in den Daten klar zu erkennen sind. Fehlerbalken
sollten wenn nicht bei allen, so doch zumindest bei ein paar Datenpunkten eingezeichnet werden. Sie
sollten es vermeiden, den Koordinatenursprung zu iibergehen. Es empfiehlt sich bereits wihrend der
Messungen, per Hand grob einen Graphen zu skizzieren, um zu erkennen, ob die Ergebnisse sinnvoll
sind oder nicht. Diese Vorgehensweise kann helfen, eine Menge Zeit und Frustration zu sparen.

Die Herleitung von Ergebnissen anhand von Graphen muss immer klar nachvollziehbar sein. Rechen-
schritte miissen dann explizit angegegeben werden, wenn sie fiir das Verstdndnis notwendig sind. Graphen
auf losen Blittern konnen leicht verloren gehen, sie sollten an passender Stelle ins Buch eingeheftet oder
eingeklebt werden.

Werden theoretische Betrachtungen angestellt, ist es oft besser, nur die entsprechende Gleichung anzu-
geben. Dabei sind alle Symbole zu erkléren, falls sie nicht offensichtlich sind. Ist die Herleitung einer
Gleichung nicht einfach zu verstehen, dann sollte sie hier gegeben werden. Jede Herleitung muss durch
erkldrende Sitze in Zusammenhang gebracht werden, nur Pfeile oder Abkiirzungen sind nicht ausreichend.
Einfache Rechenschritte sind natiirlich zu tiberspringen. Es ist generell sehr hilfreich, Gleichungen in der
Reihenfolge ihres Auftretens zu nummerieren, damit man sich spiter im Text auf einfache Weise darauf
beziehen kann. Rechnungen sollten immer wiederholt werden (wenn moglich auch von anderen
Personen), um Rechenfehler zu vermeiden! Kaum etwas ist drgerlicher, als ein zu spit erkannter
Rechenfehler. Vertrauen in die eigenen Fahigkeiten ist hier fehl am Platz — Kontrolle ist besser!

Zu allen Ergebnissen miissen Fehlerabschidtzungen angegeben werden, da nur so die Giite der Messung
erkennbar ist. Eine sinnvolle Einschitzung oder einfache Berechnung der Unsicherheit anhand der im
Tutorium gelernten Formeln ist meist ausreichend. Systematische Fehler, die das Ergebnis beeinflussen,
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diirfen nicht vergessen werden. Wenn méglich sollte ihr Beitrag abgeschitzt werden. Vergessen Sie
niemals, die Einheiten anzugeben!

Wenn Sie Fehler beim Messen gemacht haben (was normal ist!), sind die entsprechenden Werte im Labor-
buch durch eine mit einem Lineal gezogene Linie durchzustreichen. Verwenden Sie keinen Radiergummi
oder TippEx und reiflen Sie keine Seiten aus dem Laborbuch. Ein Laborbuch soll auch und gerade das
dokumentieren, was schief gelaufen ist. Kein Wissenschaftler arbeitet fehlerfrei (zumindest sind wir
noch keinem solchen begegnet).

Jeder Abschnitt sollte mit einer kurzen Zusammenfassung der bisher erzielten Ergebnisse enden. Verglei-
chen Sie diese mit verdffentlichten Ergebnissen und mit den erwarteten Werten. Zitieren Sie allgemein
anerkannte Ergebnisse mit Quellenangabe. An dieser Stelle sollten Sie fehlerhafte Messungen wiederho-
len.

3.5 Quellen und Bibliographie

Im Laufe der Vorbereitung des Experimentes und seiner Vorbereitung werden Sie auch von anderen
Quellen neben dem Skript Gebrauch machen miissen, in den meisten Fillen Lehrbiicher. Diese Quellen
sollten ebenfalls notiert werden, so dass die Angaben fiir das Protokoll zur Verfiigung stehen. Im Falle
eines Buches sind dies Autor(en), Titel, Verlag, Ort und Datum der Verdffentlichung, wobei wir empfehlen,
sich auch die Seitennummer einer entsprechenden Behauptung zu notieren. Zum Beispiel:

H. A. Hirsch, 1999, Uber die Verwandtschaft von Melonen und Tomaten. Eine gentechnische
Analyse, Bamberg: Remeis Verlag, S. 153

Im Falle eines wissenschaftlichen Journals sind zu zitieren die Autor(en), Zeitschriftentitel, Band, Seiten-
nummer der ersten Seite des Artikels sowie das Datum der Publikation. Zum Beispiel:

H. A. Hirsch et al., 2005, Astronomy & Astrophysics 444, 61
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KAPITEL 4

DOKUMENTATION
WISSENSCHAFTLICHER ARBEIT: DAS
PROTOKOLL

Die Fihigkeit, einen klaren, konsistenten und aussagekriftigen Bericht iber Versuche oder Beobachtungen
zu schreiben, ist eine der wichtigsten Qualifikationen jeder Wissenschaftlerin und jedes Wissenschaftlers.
Ganz unabhiingig davon, fiir welche Karriere Sie sich letztendlich entscheiden, es wird immer notwendig
sein, anderen Ideen und Meinungen klar und deutlich mitzuteilen. Gerade in der Grundlagenforschung,
und die Astrophysik ist dafiir ein Paradebeispiel, ist mit neuen Entdeckungen und Erkenntnissen kein
materieller Gewinn verbunden. Um dennoch Mittel fiir interessante Projekte einzuwerben, muss man
in der Lage sein, das Interesse anderer Menschen (oft auch Laien) zu wecken und sie fiir die eigene
Arbeit zu begeistern. Es ist also ein Trugschluss zu glauben, dass in den “trockenen* Naturwissenschaften
Schreibstil und Aufmachung weniger wichtig sind als anderswo. Das Gegenteil ist der Fall!

Das Verfassen eines Versuchsprotokolls gibt die Gelegenheit, diese Fahigkeiten, die nicht jedem Wissen-
schaftler von Natur aus gegeben sind, zu {iben. In einer Welt, in der eine immer gréBer werdende Flut von
Veroffentlichungen oft mit einem immer geringeren Informationsgehalt einhergeht, ist es wichtig, dass Sie
lernen, prizise zu formulieren und sich gleichzeitig kurz zu fassen.

Es existiert kein Universalrezept, wie ein Versuchsprotokoll auszusehen hat. Abweichungen von dem hier
Dargelegten sind daher immer moglich. Die Aufgaben, die in den einzelnen Versuchsanleitungen gestellt
werden, konnen jedoch bei der Gliederung des Protokolls helfen.

Ein gutes Protokoll sollte im Stil den Publikationen in wissenschaftlichen Zeitschriften folgen (z.B.
“Astronomy & Astrophysics®). Die Bibliothek der Dr. Remeis-Sternwarte enthilt eine ganze Reihe sol-
cher Journale, ferner ist die gesamte Literatur der Astronomie auch online verfiigbar und dort iiber
https://ui.adsabs.harvard.edu/classic-form gut erschlossen. Sie sollten ein paar Artikel iiber-
fliegen, um ein Gefiihl fiir den benutzten Stil zu gewinnen (suchen Sie einfach nach dem Namen Ihnen
bekannter astronomischer Objekte oder von Astronomen, um einen ersten Zugriff auf astronomische
Zeitschriftenartikel zu bekommen).

Das Protokoll muss auf dem Computer angefertigt werden und spéter in ausgedruckter und
elektronischer Form als PDF-Datei abgegeben werden. Auch hier gilt: Ubung macht den Meister. Mit
welcher Software das Protokoll geschrieben wird, ist im Prinzip egal. Man sollte allerdings beriicksichtigen,
dass manche Programme (z.B. MS WORD) Probleme mit der Darstellung von Mathematik haben. Den
grofiten Funktionsumfang bietet IXTEX. Allerdings erfordert das eine gewisse Einarbeitungszeit. Kapitel 13
gibt eine kleine Einfiihrung.

Trotz aller Moglichkeiten, die alle diese Programme bieten: Der Inhalt des Protokolls ist wichtiger
als sein Aussehen. Aus diesem Grund gilt fiir das astronomische Praktikum: Abgabetermin fiir eine
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erste Version des Protokolls sind 72 Stunden je nach Versuch ein bis zwei Wochen nach Ende
des Versuchs. Das fiir den jeweiligen Versuch verantwortliche Team wird vor dem Abgabetermin das
Protokoll mit Thnen gemeinsam durchgehen und auf eventuelle Probleme eingehen, die danach noch
korrigiert werden konnen. Damit Probleme bei der Auswertung schon friihzeitig erkannt werden kdnnen,
werden die Versuchsbetreuer ein Treffen vereinbaren, um den Stand der Auswertung zu besprechen.
Dabei sollte auch der Zeitpunkt fiir die Abgabe einer ersten Version des Protokolls vereinbart werden. Die
Teilnahme aller Gruppenmitglieder bei diesem Treffen ist Pflicht. Bei dieser ersten Version sollte die
geplante Struktur des Protokolls schon erkennbar sein. Ziel dieses Vorgehens ist es, eventuelle Fehler und
Probleme schon friih erkennen zu konnen, bevor zu viel Zeit investiert wurde. Ferner konnen die Betreuer
so schon frithzeitig Tips zum Schreibstil, Zitierweise usw. geben.

Guter Schreibstil ist eine Sache der Ubung. Abgesehen von korrekter Grammatik sollten Sie darauf achten,
dass Sitze und Abschnitte sinnvoll aufeinander folgen. Lesern sollte es erspart bleiben, stindig im Text
nach vorne springen zu miissen, um nach Erkldarungen zu suchen. Ebenso wenig sollten Sie weiter hinten
im Text nach der Begriindung fiir eine einsam in den Raum gestellte Aussage suchen miissen. Ein gut
lesbarer Bericht ist Prosa, keine Sammlung von Notizen! Es ist leicht, in einen stichpunktartigen Stil
zu verfallen, da man sich im Studium der Naturwissenschaften schnell daran gewohnt hat (Labornotizen,
Vorlesungen, Priifungen, etc.). Fiir ein Protokoll muss dies jedoch tunlichst vermieden werden. Sie sollten
dariiber nachdenken, wohin ein Satz fiihrt; viele Arbeiten von Studenten missachten diesen Grundsatz.
Es gibt keine feste Regel, in welcher Person geschrieben wird oder welche Zeitstufe man verwendet.
Die frither hiufig gewihlte passive Formulierung wird mehr und mehr von aktiven Formulierungen
abgeldst. Das macht den Text lebendiger (“Wir fithrten die Messungen mit dem Baches-Spektrographen
durch”). Das Prisens sollte fiir allgemein giiltige Aussagen verwendet werden, nicht fiir Dinge, die in der
Vergangenheit getan wurden: “Mit Hilfe der Massenfunktion bestimmten wir die Masse zu 2.5 M, das
ist in Ubereinstimmung mit bisher verdffentlichten Werten®. Ebenso werden theoretische Aussagen im
Priisens geschrieben, z.B. “Der Radius ist proportional zu M>/>,

Alle wissenschaftlichen Berichte sollten in Abschnitte gegliedert sein. Es ist sinnvoll, die Abschnitte so zu
nummerieren, dass ohne Probleme Unterabschnitte eingefiihrt werden konnen. Sie sollten immer aussage-
kriftige Uberschriften nutzen. Oft gibt es verschiedene Messungen oder Methoden, die in verschiedene
Unterabschnitte der Kapitel “Versuche* und “Ergebnisse eingeteilt werden konnen. Ein Beispiel ist die
folgende Gliederung:

1. Messungen

(a) Nach U. Heber
(b) Nach M. Sasaki

wohingegen folgende Einteilung nicht sinnvoll ist:
1. Messungen

(a) Messung 1
(b) Messung 2

Im Allgemeinen empfiehlt sich folgende Gliederung:

4.1 Abstract oder Kurzzusammenfassung

Hierbei handelt es sich um eine kurze, aber vollstandige, Zusammenfassung des Experimentes. Wie wurde
es durchgefiihrt, was sind die Ergebnisse und was fiir Schliisse konnen daraus gezogen werden. Der
Abstract steht ganz am Anfang des Berichtes. Da es sich um eine Zusammenfassung handelt, empfielt
es sich, sie zuletzt zu schreiben. Auflerdem sollte man dafiir eine eigene Seite verwenden. Das hat den
Vorteil, dass man beim Schreiben der Einleitung nicht automatisch davon ausgeht, der Leser hitte den
Abstract schon gelesen.
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Der Abstract ist normalerweise 50-200 Worter lang, hier im astronomischen Praktikum sollte er 120
Worter nicht iiberschreiten. Es muss aulerdem moglich sein, nur den Abstract ohne den Bericht zu
lesen (dafiir ist er da) und zu verstehen, mit was sich die Autoren beschiftigt haben und ob wichtige
Schliisse daraus gezogen werden konnen. Wissenschaftler sollten sich regelmifig iiber neue Publikationen
auf dem Laufenden halten. Da die Anzahl der Publikationen stindig zunimmt, ist es aber nicht mehr
moglich, diese alle wirklich durchzulesen. Hier entscheidet dann einzig und allein der Abstract, ob etwas
zu Kenntnis genommen wird oder nicht. Man kdnnte also den Abstract durchaus als wichtigsten Teil des
Protokolls bezeichnen, auf den einiges an Zeit und Miihe verwendet werden sollte.

Zahlenwerte wichtiger Ergebnisse konnen hier schon direkt genannt werden, z.B. ,,Die Rotationsgeschwin-
digkeit des Saturns ist 5kms~'* und nicht “Die Aquivalentbreite von Nen 4864 A ist 0.0023 A, von
Ne 6534 A ist sie 0.0055 A“. Gibt es viele Zahlen als Ergebnis, ist nur ein genereller Trend oder eine
Schlussfolgerung anzugeben: “Die Hiufigkeit von Neon in der Sonne ist mit log(Ne/H) = 0.1 deutlich
hoher als bisherige Messungen ergaben.

4.2 Einleitung

Sie berichten iiber ein Experiment, daher sollte die Einleitung auch in das Experiment einfiihren und
Sinn und Zweck des Experiments erkldren. Die Physik ist dabei nur im direkten Zusammenhang mit dem
Experiment wichtig. Die Einleitung ist nicht einfach eine Einleitung in die gesamte relevante Physik.
Bei der Entscheidung, was in die Einleitung gehort und was in den Bericht selbst, ist es hilfreich, sich
die Leser als Personen vorzustellen, die Ihren Kenntnisstand vor dem Experiment hatten, das Skript
aber nicht gelesen haben. Insbesondere sollte nicht davon ausgegangen werden, dass die Leser mit den
Apparaten und Methoden vertraut sind. Die Einleitung sollte also das “Biihnenbild* fiir die folgenden
Absiitze bereiten. Wichtige Punkte in der Einleitung:

e Ein Uberblick iiber die grundlegende Physik. Dazu vielleicht ein paar Worte iiber vorhergehende
Arbeiten in diesem Gebiet.

o Ein Uberblick iiber die genutzten Methoden und iiber die Bedeutung des Experimentes.

Die Einleitung soll keine ausfiihrlichere Wiederholung des Abstracts sein, und auch keine verfriihte
Diskussion der Ergebnisse.

4.3 Methoden

Dieser Abschnitt sollte die Methoden und die verwendeten Gerite detailliert beschreiben. Bitte keinen
Platz verschwenden fiir Standardgerite (z.B. Computer, Teleskop), es sei denn, es traten Probleme damit
auf. Spezialgerite (z.B. Spektrograph, Theodolit) verdienen etwas mehr Platz. Allerdings sollte auch hier
an den Leser gedacht werden, wenn es um wenig relevante technische Feinheiten geht.

Beschreiben Sie jede Methode, die benutzt wurde, sowie jedes Problem, welches auftrat. Es soll sich
hierbei aber nicht um ein Kochrezept fiir die Leser handeln, damit sie das Experiment wiederholen konnen,
aber sie miissen aufgrund des Textes verstehen konnen, was gemacht wurde. Vermeiden Sie au3erdem
triviale Details (,,Das Gerdt wurde angeschaltet*).

4.4 Ergebnisse

Es mag sinnvoll sein, jeden Abschnitt mit einem kurzen Verweis auf den Zweck dieser Messung und die
Messmethode zu beginnen. Sie sollten immer detailliert beschreiben, wie Sie von den Rohdaten auf die
Ergebnisse kommen. Auflerdem konnen Sie hier schon eine kurze Diskussion Threr Daten geben, z.B. wie
sehr die Ergebnisse des Versuchs von bisher verodffentlichten oder von der Theorie abweichen.

Die Daten sollten moglichst kurz und klar dargestellt werden, am besten in Form von Graphen oder einer
Tabelle. Normalerweise ist es nicht notwendig, Daten sowohl als Tabelle als auch als Graph anzugeben
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(die Rohdaten sind ja im Laborbuch enthalten). Graphen sollten mit Origin, Gnuplot oder dhnlichen Tools
erstellt werden. Die Skalenhohen sind so zu wihlen, dass Features in den Daten gut zu erkennen sind.
Fehlerbalken sind am besten an jedem Punkt anzugeben.

Was die Formatierung angeht, sollten Sie sich von Anfang an angewohnen, augenfreundliche Abbildun-
gen zu erzeugen. Das bedeutet deutlich erkennbare Linien, wenige, kréiftige Farben (gelb auf weil} sieht
man immer noch viel zu oft), ausreichend grof3e Schrift mit schlichter Schriftart (kein Comic Sans oder
dhnliches!). Sie werden Ihre Ergebnisse frither oder spéter offentlich priasentieren miissen, und hier ist
Lesbarkeit besonders wichtig.

Die Herleitung von Ergebnissen sollte klar nachvollziehbar sein. Mathematische Details sollten weggelas-
sen werden; niemand will Zeile fiir Zeile die Herleitung aus den Messergebnissen lesen. Ergibt ein Graph
zum Beispiel eine gerade Linie und die entsprechende theoretische Funktion wurde schon vorgestellt, ist
es meistens ausreichend, sich auf diese Gleichung zu beziehen und darauf hinzuweisen, dass der Graph
diese Beziehung wiedergibt. Nur selten ist es notwendig, die Gleichung selbst nochmals hinzuschreiben
und unter keinen Umstiinden ist es notwendig, den Graphen mit y = mx + ¢ zu vergleichen. Widerstehen
Sie trotzdem der Versuchung, ins andere Extrem abzugleiten und nur die Ergebnisse aufzuzeigen, ohne
auf die Daten einzugehen.

Alle numerischen Ergebnisse miissen eine Fehlerabschitzung enthalten. Werte basierend auf verniinftigen
Schitzungen oder eine passende statistische Fehlerberechnung miissen angegeben werden (kein Raten!).
Sie sollten sich auBBerdem iiber systematische Fehler, die das Ergebnis verfilschen konnen, im Klaren sein
und sollten versuchen, diese abzuschitzen. Vergessen Sie niemals, Einheiten anzugeben!

4.5 Diskussion

Am Ende eines jeden Experimentes sollten die Ergebnisse kurz diskutiert werden. Dies ist der wahrschein-
lich am schwierigsten zu schreibende Teil, aber auch der neben dem Abstract wichtigste Teil. Er sollte
die verschiedenen Aspekte Thres Experimentes in Zusammenhang bringen sowie ihre Verbindung mit
der zentralen Fragestellung verdeutlichen. Die wichtigsten Ergebnisse sollten hier nochmals wiederholt
werden. AuBBerdem sollten Sie

e die Grenzen sowie die Vor- und Nachteile der Methoden diskutieren,
o bestimmte Probleme und ihre Auswirkungen auf die Arbeit diskutieren,

o die Stichhaltigkeit der Ergebnisse im Vergleich mit anderen, allgemein akzeptierten Werten dis-
kutieren. Wenn die Ergebnisse weiter von diesen Werten entfernt liegen als die Fehler vorgeben,
sollten Sie die Ursache fiir diese Diskrepanz diskutieren,

e cine kurze Kritik Threr Methode sowie mogliche Verbesserungen in Bezug auf obige Punkte
angeben,

o cinen Ausblick auf mégliche zukiinftige Experimente oder Beobachtungen geben, die zu weiter-
fiihrenden Erkenntnissen beitragen kénnten.

4.6 Quellen und Bibliographie

Im Laufe des Experimentes werden Sie von anderen Quellen neben dem Skript Gebrauch machen
miissen. Sdmtliche benutzte Quellen miissen im Protokoll vollstindig angegeben werden. Dabei gelten die
folgenden Regeln:

o Wortlich aus anderen Quellen stammender Text muss in ,,...* eingefasst und mit genauer Quel-
lenangabe (bei Biichern mit Angabe der Seite) versehen werden. Ubernommener Text ohne
Quellangabe ist ein Plagiat, dessen Vorhandensein das Nichtbestehen des Praktikums zur
Folge haben kann.
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e Bei umformuliertem aber sinngemif iibernommenem Text oder bei der Ubernahme von Abbil-
dungen aus anderen Quellen geniigt die Angabe der Quelle im FlieBtext (Beispiel: “Die folgende
Erlduterung folgt Mustermann et al. (2010) und Miiller (2005).”). Auch hier ist eine Quellangabe
immer notwendig, um dem Vorwurf des Plagiats zu begegnen.

Beachten Sie: Das Plagiat, also das Abschreiben ohne Verweis auf das Original, ist der grofte Frevel,
den ein Wissenschaftler begehen kann, auch Verteidigungsminister sind hieriiber schon zu Recht zuriick-
getreten. Zu Originalquellen gehoren alle nicht selbst geschriebenen Texte, einschlielich des WWW,
Aufzeichnungen anderer (z.B. ,,Musterprotokolle®), Lehrbiicher, und so weiter. Siehe zu diesem The-
menkomplex auch die Stellungnahmen der Deutschen Forschungsgemeinschaft! sowie die an der FAU
geltenden Regelungen”. Unter Anderem legen diese Quellen dar, dass Wissenschaftler, die des Plagiats
tiberfiihrt werden, die Kiindigung erhalten konnen. Plagiate sind kein Kavaliersdelikt — Personen, die
plagiieren, liigen bewusst ihre Kollegen an. Daher werden Sie bei derartigen Betrugsversuchen aus dem
Praktikum ausgeschlossen werden.

Im Falle eines Buches besteht die Quellenangabe aus der der Angabe des/der Autor(en), Titel, Verlag, Ort
und Datum der Veréffentlichung. Zum Beispiel:

H. A. Hirsch, S. Geier, J. Wilms, A. Einstein, 1999, Uber die Verwandschaft von Melonen
und Tomaten. Eine gentechnische Analyse, Bamberg: Remeis Verlag

Im Falle einer wissenschaftlichen Zeitschrift sind dies Autor(en), Zeitschriftentitel, Band, Seitennummer
der ersten Seite des Artikels sowie das Datum der Publikation. Zum Beispiel:

H. A. Hirsch, 2005, Astronomy & Astrophysics 444, 61

In der Astrophysik verwendet man ausschlieBlich Kurztitel im Text und verzichtet auf Fuinoten. Bei bis
zu drei Autoren schreibt man die Namen aus (Hirsch, Geier & Wilms, 1999). Sind es mehr, verwendet
man die Kurzform (Hirsch et al., 1999).

Am Ende des Protokolls muss immer eine Bibliographie erscheinen, in der sdmtliche zitierte Literatur mit
vollem Titel aufgefiihrt ist. Literatur, die nicht zitiert wurde, hat auch zum Protokoll nichts beigetragen
und ist daher nicht aufzulisten.

"http://www.dfg.de/aktuelles_presse/reden_stellungnahmen/download/empfehlung_wiss_praxis_0198.
pdf
’http://www.uni-erlangen.de/universitaet/organisation/recht/sonstige_satzungen/Praxis.pdf
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KAPITEL §
FEHLERRECHNUNG

5.1 Messunsicherheiten

Alle Messungen sind mit Unsicherheiten behaftet. Mathematisch bedeutet dies, dass wir fiir einen
Messwert nur ein Intervall angeben konnen, und sagen, dass der wahre Wert mit groer Wahrscheinlichkeit
in diesem Intervall liegt. Es ist sehr wichtig, die Breite dieses Intervalls zu kennen, um die Bedeutung einer
Messung einschitzen zu konnen. Falls z. B. in einem Experiment ein neues Teilchen ,,X* entdeckt wird
und seine Masse zu 3.2 GeV/c? bestimmt wird, wihrend in einem anderen Experiment ein Teilchen ,,Y*
mit Masse 3.43 GeV/c? detektiert wurde, kénnte man zunichst nicht sagen, ob in beiden Experimenten
identische Teilchen entdeckt wurden oder nicht. Man betrachtet dann die angegebenen Unsicherheiten
jeder Messung:

Expt. Teilchen Masse (GeV/c?) Unsicherheit (GeV/c?)

1 X 3.20 +0.25
2 Y 3.43 +0.17

Diese Daten machen deutlich, dass es noch nicht méglich ist, eine Entscheidung dariiber zu treffen, da die
experimentelle Auflosung noch zu niedrig ist. Jedoch kann man daraus schlielen, dass zumindest ein,
moglicherweise sogar zwei neue Teilchentypen beobachtet wurden und weitere Experimente sinnvoll
erscheinen. Experiment 2 konnte auf seine bessere Messqualitit hinweisen, da die Unsicherheiten kleiner
sind. Angenommen ein Jahr spiter konnten dank verbesserter Messtechnik und groferer Datenmenge
neue Ergebnisse priasentiert werden:

Expt. Teilchen Masse (GeV/c?) Unsicherheit (GeV/c?)

1 X 3.22 +0.03
2 Y 3.46 +0.02

Nun konnen wir ziemlich sicher sein, dass X und Y verschiedene Teilchenarten sind.

Die Aussagekraft einer Messung wird also von der Messungenauigkeit bestimmt. Oft steckt mehr Arbeit
hinter der Bestimmung der Messunsicherheiten als der Messwerte. Es gibt zwei Arten von Messunsi-
cherheiten: systematische und statistische. Statistische Unsicherheiten konnen oft durch wiederholte
Messungen abgeschiitzt werden. Mit statistischen Methoden lisst sich dann die Breite dieses Konfidenzin-
tervalls berechnen. Im Rahmen dieses Intervalls ist der Messwert dann jedoch tatsdchlich zuféllig und
nicht genauer zu bestimmen.

Systematische Fehler dagegen werden durch ein unbekanntes Verhalten des Versuchsaufbaus verursacht,
das sich zumindest im Prinzip untersuchen und modellieren lédsst. Theoretisch konnte man systematische
Fehler auf Null reduzieren, praktisch ist der Aufwand ab einem gewissen Punkt nicht mehr gerechtfertigt.
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Hat man die statistische Unsicherheit abgeschitzt/berechnet, sollte man sowohl beim Messwert wie bei
der Messunsicherheit die Zahl der signifikanten Ziffern sinnvoll begrenzen und daran denken, dass auch
die Schitzung der Messunsicherheit selbst mit einer Unsicherheit behaftet ist. Normalerweise geht man
bei der Fehlerabschitzung in zwei Schritten vor:

1. Die Messunsicherheiten zu einzelnen Messgro3en werden unabhingig voneinander abgeschitzt,
basierend auf der Kenntnis des Messprozesses oder mittels statistischer Methoden.

2. Die Unsicherheiten einzelner Messgroflen werden kombiniert, um die Unsicherheit in den abgelei-
teten GroBen zu bestimmen (“Fehlerfortpflanzung™).

5.2 Messstatistik

Es ist meist sinnvoll, die Messung oft zu wiederholen und iiber die einzelnen Ergebnisse zu mitteln. Das
hat zwei Vorteile:
1. Mit dem Mittelwert finden wir den wahrscheinlichsten Wert innerhalb des Unsicherheitsintervalls.
2. Uber die Streuung um diesen Mittelwert konnen wir die Breite dieses Intervalls bestimmen.
Eine gute Methode, sich das zu veranschaulichen, stellt ein Histogramm dar: Die Messwerte x; werden in
diskrete ,,bins* aufgeteilt. Die Form lésst sich oft durch eine Gausskurve annihern, entspricht also der
sogenannten Normalverteilung. Sei nun x; der Wert der i-ten Messung (bei n Messungen). Wir konnen
nun eine Streubreite S um einen beliebigen Wert M definieren durch

S = (xi-M)? 5.1
i=1

Der beste Wert fiir M ist derjenige, der die Streubreite S minimiert:

oé%ﬂZ(M—x,-):z(n-M—Zn:xi]

i=1

1
= M= —Zx,- = X (Def.des Mittelwerts) (5.2)
n
i=1

x; — x wird das Residuum der Messung genannt, und X minimiert die Summe der quadrierten Residuen.
Die sog. Varianz ergibt sich aus dem Minimalwert von S und der Anzahl der Messungen n durch:

y o= Smin (5.3)

n—1

V hat die Dimension [x2]. Die Quadratwurzel von V nennt man Standardabweichung:

o= B (5.4)

Sie hat den Vorteil, diesselbe Einheit wie die Messgrofle zu besitzen. Etwa 68 % der Daten liegen innerhalb
1o~ um den Mittelwert, 95 % innerhalb 207, 99,5 % innerhalb 30-. Die Standardabweichung ist ein Ma8 fiir
die reale Streubreite aller Werte der Messung um den Mittelwert (FWHM der Gausskurve).
Man beachte, dass die gemessene Standardabweichung von der wahren Standardabweichung einer
Gaullkurve abweicht, fiir die man eine unendliche Anzahl von Messungen brauchte. Die Unsicherheit in
der statistisch abgeschitzten Standardabweichung betrigt
o
oo N, (5.5)

Der Standardfehler,

0X =0y = (5.6)

g
\/ﬁ ’
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widerum gibt die theoretische Streubreite des Mittelwertes an. Er ist also ein Maf dafiir, wie genau wir
den urspriinglichen Mittelwert aus der Messverteilung bestimmen konnen.

Die Entscheidung welche Groie die Ungenauigkeit des Messprozesses am besten charakterisiert hingt
von der Fragestellung ab. In den meisten Fillen wird bei realen (nicht idealen) Versuchsanordnungen die
Standardabweichung gewihlt.

5.3 Fehlerfortpflanzung

5.3.1 Kombination von Messunsicherheiten

Die Streuung von Messwerten wurde lange Zeit als Messfehler bezeichnet. Inzwischen hat sich jedoch
eingebiirgert, von Messunsicherheiten zu sprechen, da “Fehler” eher die Assoziationen eines Fehlver-
haltens oder technischen Versagens weckt. Da sich dieser Begriff jedoch in dlterer Literatur zum Thema
Messstatistik und in stehenden Begriffen wie der Gaufischen Fehlerfortpflanzung hilt, weisen wir hier
explizit darauf hin, dass Unsicherheit die aktuellere und anschaulichere Bezeichnung ist.

Haufig entsprechen die Messwerte nicht direkt den gesuchten Gré8en, sondern ergeben sich aus einem
funktionalen Zusammenhang. Beispielsweise will man die Grof3e

S=Sxy)=x+y (5.7)

mit der dazugehorigen Unsicherheit 6S aus den Messwerten x und y bestimmen und die Unsicherheiten
ox und oy sind bekannt. Der Wert fiir S selbst ergibt sich einfach aus dem funktionalen Zusammenhang
(GI. 5.7) durch einsetzen der entsprechenden Messwerte x und y.

Man mag denken die Unsicherheiten addieren sich ebenfalls, doch es ist unwahrscheinlich gleichzeitig
die maximalen Abweichung fiir x und y zu messen, so dass diese Rechnung S {iiberschitzt. Es gibt
eine 50-prozentige Chance, dass die gemessenen Abweichungen unterschiedliche Vorzeichen haben
und sich teilweise autheben. Falls x und y einer Normalverteilung entstammen, ist folgendes eine gute

Abschitzung:
8S = /(6x)% + (6y)? (5.8)

Es kann sogar gezeigt werden, dass dies mit zunehmender Zahl von Variablen sogar fiir nicht normalver-
teilte Messunsicherheiten eine gute Niherung bietet.

5.3.2 Funktionen einer einzelnen Variable

Angenommen man misst x, will aber den Wert S = S (x) bestimmen, wobei S (x) eine beliebige differen-
zierbare Funktion sei. Die Unsicherheit nach Anwendung der Funktion S berechnet sich dann in guter
Néherung mittels

ds

oS = |—
dx

ox (5.9

x

5.3.3 Funktionen mehrerer Variablen

Fiir eine Funktion S, die von mehreren Variablen (x, y, z, . ..) mit individuellen Unsicherheiten (6x, 6y, 0z,
...) abhingt, liefert das Gaufische Fehlerfortpflanzungsgesetz die kombinierte Unsicherheit 65 :

2 2
55:4(&.(8_5) ol ()Tl (2)
ox £ 570 Ay 25T 9z

2
] +o (5.10)
ER A

Beispiele
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1) Summen und Differenzen
Fiir § = x + y folgt aus Gleichung (5.10):

S = J(6x)2 + (6y)? (5.11)

Die (absoluten) Unsicherheiten addieren sich quadratisch.

ii) Produkte und Quotienten
Fiir § = x-yoder auch § = x/y ergibt sich:

58 sx\2  (6y\
o _ \/(_x) +(_y) (5.12)
S X y

Die relativen Unsicherheiten addieren sich quadratisch.

2 2
Fiir die allgemeinere Funktion § = x™ -y" gilt % = \/ (m ‘%) + (n- %) .

Die obigen Formeln gelten nur im Falle unkorrelierter Variablen. Anderenfalls werden die Formeln
komplizierter.

5.4 Fitten von Kurvenparametern

An n gemessene Datenpunkten (x;,y;) miti = 1,...,n soll eine theoretische Funktion y(x) moglichst gut
angepasst werden. Jeder y;-Wert ist mit einer Messunsicherheit o; behaftet, die Unsicherheiten fiir die x;
seien vernachlédssigbar. Das Problem wird an einem einfachen Beispiel mit

y(x) =mgy - x+co (5.13)

erldutert. Gesucht sind die besten Werte der zu bestimmenden Parameter m und ¢ sowie deren Unsicher-
heiten.
Fiir das theoretische Modell kann man zu jedem Wert x;

W=m-xi+c (5.14)

berechnen. Die Giite des Fits an diesem Punkt i ergibt sich aus der Abweichung von theoretischem und
gemessenem y;-Wert nach
h
)’E —Yi

i

(5.15)

Die beste Wahl der Parameter ist diejenige, welche die Summe der Quadrate dieser Abweichungen, das
sogenannte 2 (“chi-quadrat”), minimiert:

n th _ ‘2 n - L2
Xz(m,c)=2(y"(r_y'] :Z(—m x';'c y’) (5.16)

i=1 i=1

Die gesuchten besten Werte fiir 2 und ¢ erhilt man daher aus den Bedingungen

o) S (mexi+c—yi\ x o
=2 ) (I 2 5.17
om ;( o o ( )
und
2 n . . — .
I _, (w)i Lo (5.18)
oc — (oF (oF
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Aus den linearen Gleichungen (5.17) und (5.18) lassen sich m und ¢ nun einfach bestimmen. Mit

S_n 1 ¢ _n x; S_n Vi

L e (5.19)
Su= )k Su= Y A= S-S0
i=1 7i i=1 Ji
lauten die Losungen:
L SuSy =SSy 88y =88, (5.20)

mit den Unsicherheiten

A A
S S
o = \/f, O = ‘/Z (5.21)

Die Grofle Xz/ DoF — ,,reduziertes )(2“ oder ,,)(2 per degree of freedom* (Zahl der Freiheitsgrade, hier:
n — 2) —ist ein Ma fiir die Giite des Fits. Fiir y*>/DoF ~ 1 weichen alle Datenpunkte y; in etwa o; von
der Fitgeraden ab — genau wie erwartet. Ist allerdings y?/DoF deutlich kleiner als 1, dann weichen die
einzelnen Datenpunkte im Schnitt schwicher von der Fitgeraden ab als aus ihren Streuungen zu erwarten
wire. In diesem Fall wurden die Unsicherheiten o; iiberschiitzt. Entsprechend wurden fiir y2/DoF > 1
die Unsicherheiten o; unterschitzt oder die Fitfunktion ist zur Beschreibung der Daten schlichtweg
ungeeignet.

5.5 Darstellung des Endergebnisses

Das Endergebnis bestimmt den Bereich, in dem der wahre Wert mit einer bestimmten Wahrscheinlichkeit
liegt und wird entweder in absoluter,

Ergebnis = Wert + Unsicherheit, (5.22)

oder relativer Form,
Ergebnis = Wert - (1 + Unsicherheit/Wert) (5.23)

angegen. Die Angabe der absoluten Messunsicherheit ermoglicht die Uberpriifung, ob der erwartete Wert
— bei Praktikumsiibungen ist das meist ein bekannter Tabellenwert — im statistischen Erwartungsbereich
(auch Konfidenzintervall) liegt. Die relative Unsicherheit (meist in Prozent) ermoglicht eine Beurteilung
der Genauigkeit der Messung.

Ergebniszahl und Unsicherheiten sind zu runden. Dafiir gelten (nach DIN 1333) folgende Regeln: Ist bei
der Unsicherheit — von links nach rechts gelesen — die erste giiltige Ziffer, d.h. die erste Ziffer ungleich
Null, eine

e 3 bis 9, dann ist sie die Rundungsstelle und wird aufgerundet,

e 1 oder 2, dann ist die ndchste Stelle (rechts daneben) die Rundungsstelle und wird aufgerundet.
Unsicherheiten werden immer aufgerundet, damit die statistische Sicherheit erhalten bleibt. Die Ergebnis-
zahl (gleiche Einheit vorausgesetzt) wird hingegen auf das Komma bezogen an der gleichen Stelle wie der
Messunsicherheit nach den bekannten Regeln gerundet:

e abrunden, wenn nichste Stelle 0 .. .4,

e aufrunden, wenn néchste Stelle 5...9.

Beim Runden ist auBBerdem zu beachten, dass die durch Rundung wegzulassenden Ziffern nicht durch
Nullen ersetzt werden sollen. Um dies zu gewihrleisten, darf das Komma nicht weiter rechts als direkt
rechts neben der Rundungsstelle stehen. Dazu gegebenenfalls vor dem Runden das Komma durch
Multiplizieren mit einer entsprechenden Zehnerpotenz verschieben. Beispiele:

o £=2998+0.031keV =3.00+0.04keV =3 (1 £0.014)keV

e d=13325%x10>+1295%102m = 1333 + 13m = 1333 - (1 £ 0.010) m

o r=40271 £4610pc = 40.271 £4.610kpc = 40 + Skpc =40 - (1 £ 0.13) kpc
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5.6 Aufgaben'

Allgemeine Richtlinien zum Protokoll und zur Bearbeitung der Voriibungen/Aufgaben:

o Sowohl die Voriibungen als auch die Aufgaben sind Bestandteil des Protokolls. Neben der endgiil-
tigen Version des Protokolls (Verbesserung aller vom Betreuer beanstandeten Fehler) sind auch
immer alle Vorversionen abzugeben.

e Die Aufgaben sind nachvollziehbar niederzuschreiben. Nachvollziehbar heifit alle zur Bearbeitung
der Aufgabe benétigten Angaben, Formeln und Rechenschritte sind anzugeben, und Benennungen
der Variablen sinnvoll zu wihlen.

e In allen Voriibungen und Aufgaben sind die 1o-Unsicherheitsintervalle angegeben.

Voriibung 1: Runden von MeBergebnissen
Schreiben Sie die folgenden Resultate in verniinftiger Weise neu, d.h. runden Sie die MeBergebnisse und
-unsicherheiten nach den bekannten Regeln (DIN 1333).

(1) d =731 +60.36pc (vi) E =11.82547 +0.1775keV
(i) r=1.5743 +1.42s (vii) Q =12.845x 107" +£9.00031 x 107'¢C
(iil) 7 =3.25x 1072 £2.46 x 1073 arcsec (viii) B=(2.91+0.18) x 10° G (in T)
(iv) A =0.000481124 + 0.00000077 mm (in A) (ix) F =714.284 +25.98]Jy
(v) p=3.145x10° £56 gcms™! (x) o0=261+86mb

Bei den folgenden Aufgaben und allen anderen Praktikumsversuchen sind die Ergebnisse regelgemal zu
runden (nach DIN 1333)! Im Folgenden sind immer “ungerundete” (mindestens eine Stelle mehr als das
Gerundete) und gerundete Ergebnisse anzugeben.

Voriibung 2: Schwerebeschleunigung von Sternen
Anhand verschiedener Indikatoren wurden fiir die Schwerebe-

schleunigung log g an der Oberfliche des Uberriesen Deneb (a
Cygni) folgende Werte bestimmt: 1.15 dex, 1.08 dex, 1.14 dex,

1.03 dex, 1.06 dex, 1.07 dex und 1.09 dex. LT Cygnus) L M

Dabei kennzeichnet die Einheit “dex” zehner-logarithmische .Né-c'm(')gf-" A o Pl /

GroRen, wobei g in cgs-Einheiten angegeben wird, d.h. indie- .~ {Op®Pemb - 4

sem Fall cms2. P -.'- 'Issw-?- 5 - '

a) Berechnen Sie folgende GroBen auf der logarithmischen . s ’Y. Ak I
Skala und erldutern Sie kurz deren Bedeutung. Stellen Sie an- = E./ \ -
schlieBend die Ergebnisse in sinnvollen Wert+Unsicherheit . Néc R et o £
Kombinationen (Tipp: es gibt 3) dar und interpretieren Sie ~Necoos =2 \ e
diese. i 7] Vulpecpts WEEEST

(i) Mittelwert log g
(ii) Standardabweichung ojeg
(iii) Standardfehler log g
(iv) Unsicherheit der Standardabweichung 6o ¢

Abbildung 5.1: Position von De-
neb im Sternbild Schwan (Quelle:
Wikipedia)

b) Verwenden Sie die GauBischen Fehlerfortpflanzung des funktionalen Zusammenhangs von g(log g)
dazu, um die in a) bestimmten Grofen auf die nicht-logarithmischen Skala in cgs-Einheiten umzurech-
nen (es werden nur in a) berechnete Werte benétigt!).
Vergleichen Sie anschlieBend die Schwerebeschleunigung auf Deneb mit der auf der Erdoberflache.

¢) Die Schwerebeschleunigung auf Sternen ist in der Regel schwer zu bestimmen. Oft gelingt dies nicht
genauer als dlog g = 0.27 dex. Wie grof} ist im allgemeinen Fall die zugehorige relative Unsicherheit
0g/g auf der nicht-logarithmischen Skala (Fehlerfortpflanzung)? Interpretieren Sie diesen Wert
hinsichtlich der Giite der Messung.

120230
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Aufgabe 1: Entfernungsbestimmung von Sternen

Die Entfernung d (in pc) von relativ nahen Sternen kann iiber die

Parallaxe n (in arcsec) des Sterns aufgrund der Bahnbewegung

der Erde mit Hilfe der einfachen Beziehung d = 1/ bestimmt

werden.

a) Der Hipparcos-Satellit hat fiir den Stern £ Eri die Parallaxe
312.7 £ 0.6 msec gemessen. Hier ist 1 msec eine Millibogen-
sekunde. Bestimmen Sie die Entfernung mit Unsicherheit
(Fehlerfortpflanzung).

b) Die Nachweisgrenze des Hipparcos-Satelliten liegt bei
0.5 mas. Aufgrund dieser beschrinkten Mefgenauigkeit ver-
sagt diese Methode zur Entfernungsbestimmung bei fernen
Objekten, bei denen die MeBunsicherheit dieselbe Gréen-
ordnung wie die Parallaxe selbst besitzt. Deneb besitzt eine
Parallaxe von 1.0 mas mit einer relativen Unsicherheit von
59 %. Bestimmen Sie dessen Entfernung mit absoluter Unsi-
cherheit (Fehlerfortpflanzung).

Abbildung 5.2
Entfernungsbestimmung mittels
Parallaxe (Quelle Hintergrundbild:
NASA)

c¢) Eine alternative Methode zur Entfernungsbestimmung basiert auf der spektroskopischen Bestim-
mung der absoluten visuellen Helligkeit bzw. Leuchtkraft. Die scheinbare Helligkeit von Deneb
betriagt my = 1.25 mag. Die absolute Helligkeit bzw. Leuchtkraft wurde zu My = —8.9 + 0.1 mag
bzw. L = (1.2 £ 0.3) x 10° Ly, bestimmt. Die interstellare Extinktion betrigt Ay = 0.113 mag. Die

Effektivtemperatur der Sonne betrigt Tego = S7T78 K.

(i) Bestimmen Sie aus der Beziehung (m — M)y — Ay = 5log,,d — 5 die Entfernung von Deneb

mit Unsicherheit.

(i) Die Effektivtemperatur von Deneb wurde mittels quantitativer Spektralanalyse zu Teg = 8590 +
81K bestimmt. Driicken Sie mit Hilfe des Stefan-Boltzmann-Gesetzes L = o x 4nR* X T:rf den
Radius von Deneb (in Sonnenradien R) als Funktion von Leuchtkraft und Effektivtemperatur
(in Einheiten L, und T o) aus (Hinweis: Zur Berechnung werden keine anderen Werte bendtigt
als die angegebenen!). Bestimmen Sie daraus den Radius von Deneb mit Unsicherheit!

Aufgabe 2: Die Orbitalperiode des Réntgendoppelsterns 4U 0115+634

Im Rontgendoppelstern 4U 0115+634 akkretiert ein Neutro-

nenstern Materie seines optischen Begleiters und setzt dabei

Rontgenstrahlung durch Comptonisierung frei. Die Orbital-

periode dieses Doppelsternsystems wurde im Jahre 1997 zu

Pow =24.31705 + 0.00005 d bestimmt.

a) Unabhingig von dieser Messung wurde in einer neueren
Arbeit die Orbitalperiode zu Py, =24.3164 +0.0013 d er-
mittelt. Wie grof3 ist die Differenz AP, zwischen den beiden
gemessenen Orbitalperioden. Berechnen Sie auflerdem die
absoluten und relativen Unsicherheiten dieser Differenz.

b) Im Jahr 2010 ergibt eine neue Messung eine Orbitalperiode
von Py, =24.316171 +0.000010 d. Berechnen Sie analog
zu Aufgabe 2a) die Differenz zu der in 1997 gemessenen
Orbitalperiode.

Aufgabe 3: Die GauBsche Normalverteilung
Die Gausche Normalverteilung ist durch die Wahrscheinlichkeitsdichte

(x — M)*
202

Sf(x) < exp (—

Abbildung 5.3: Kiinstlerische Dar-
stellung eines akkretierenden Ront-
genpulsars mit optischem Beglei-
ter (Quelle: NASA)

(5.24)

gegeben, wobei M den Mittelwert und o die Standardabweichung bezeichnet.

a) Berechnen Sie die Normierungskonstante x der GauB3schen Wahrscheinlichkeitsdichte mit Hilfe der
Forderung f_ :O f(x)dx 2 1. Verwenden Sie dazu f0+°° e dx = ;/—5 (fir a € RT).

b) Die neuen Messdaten deuten an, dass sich die Orbitalperiode von 4U 0115+634 im Vergleich zur
Messung aus 1997 gedndert haben konnte. Priifen Sie, ob sich die in 2a) und 2b) bestimmten Orbital-
perioden statistisch signifikant im Vergleich zur Messung aus 1997 unterscheiden (die Abweichungen
also nicht nur rein zufillig aufgrund von Messungenauigkeiten entstanden sein konnten).
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Geben Sie dazu zunichst an, ob eine grobe Abschétzung der hier auszurechnenden Wahrscheinlichkei-
ten allein anhand einer Betrachtung der Ergebnisse aus Aufgabe 2) moglich ist, und fithren Sie dann
explizit einen Hypothesentest durch. Interpretieren Sie Ihre Ergebnisse.

Gehen Sie beim Hypothesentest wie folgt vor:

1) Nullhypothese H, (“Orbitalperiode hat sich nicht gedndert”) und Alternativhypothese H; (“Orbitalperiode hat
sich gedndert”) aufstellen. Welche Orbitalperiodendifferenz AP, wiirden Sie erwarten, wenn H, zutrife?

2) Setzen Sie Glg. (5.24) in Bezug zur Aufgabe, d.h. identifizieren Sie diejenigen GroBen, die x, M und o
zuzuordnen sind.

3) Berechnen Sie jeweils die Wahrscheinlichkeiten dafiir, Orbitalperiodendifferenzen wie in 2a) und 2b) oder
noch grofere zu beobachten, unter der Bedingung, dass H, zutrifft. Diese Wahrscheinlichkeit wird p-Wert
genannt und ist ein MaB fiir die Glaubwiirdikeit von H,. Ist der p-Wert kleiner als ein vorher festgelegtes
Signifikanzniveau (z.B. 0.1 %), so kann die Nullhypothese zugunsten von H; verworfen werden.

Hinweis:

Die Wahrscheinlichkeit, dass die Orbitalperiodendifferenz um
mehr als A von M abweicht, ist gegeben durch die in Abb. 5.4
rot markierte Flidche. Diese ldsst sich mit Hilfe des bestimmten
Integrals @ = 1 — fM_l f(x) dx berechnen. Dieses ist analytisch
nicht 16sbar, Sie konnen es aber zum Beispiel mit Hilfe der
Fehlerfunktion erf(x) (in ISIS verfiigbar?) berechnen, welche
definiert ist als

«@
| 0
M — A M M+ A

‘Wahrscheinlichkeitsdichte f(z)

erf(x) := i\/_ fo e, (5.25)

T

“Um diese Funktion in ISIS nutzen zu kénnen, muf3 vorher Abbildung 5.4: GauBverteilung
der Befehl require(“gsl”) ; ausgefiihrt werden!
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KAPITEL 6
EIGENSCHAFTEN OPTISCHER CCDS

6.1 Ziel des Versuchs

Das Charge-Coupled Device (CCD) ist in der Astronomie ein wichtiger lichtempfindlicher Sensor (De-
tektor). Um die Messung mit einem solchen Detektor zu verstehen, ist es essentiell den Detektor, seine
Funktionsweise, Charakteristik und dessen Effekte genau zu kennen. Ziel dieses Versuches ist es daher
das Verstindnis fiir den CCD zu bekommen. Hierzu werden verschiedene Messungen durchgefiihrt,
analysiert und diskutiert. Zum Schluss wird eine Anwendung eines CCDs in einer Beispielmessung
nachgestellt.

6.2 Theoretische Grundlagen

Der eigentliche Messwert eines CCDs bzw. genauer gesagt eines einzelnen Pixels, entsteht durch Um-
wandlung von Photonen, die mit dem Teleskop auf das CCD fokussiert werden, in ein elektrisches Signal,
das anschlieBend digitalisiert und gespeichert wird. Um diese gespeicherten Daten auswerten zu konnen
miissen alle Prozesse und Faktoren, die bei der Detektion der Photonen eine Rolle spielen, im Detail ver-
standen sein. Die folgenden Abschnitte gewiihren Thnen daher einen Uberblick iiber die CCD-Technologie
bzw. wie aus Photonen ein digitales Foto ensteht.

6.2.1 Halbleiter

Da Photonen die Austauschteilchen der elektromagnetischen Wechselwirkung sind, konnen sie unter
bestimmten Voraussetzungen mit Elektronen wechselwirken. Solch eine Wechselwirkung kann zum
Beispiel mit den gebundenen Elektronen in einem Festkorper stattfinden.

Aufgrund der rdumlichen Néhe vieler Atome und deren Elektronen entstehen in einem Festkorper
durch die Uberlagerung der einzelnen Energieniveaus der Atome Energiebiinder. In Abbildung 6.1 ist
schematisch das durch die einzelnen Atomriimpfe entstehende Potential im so genannten “Béndermodell”
dargestellt. Energetisch nahe bei den Atomriimpfen sind die gebundenen Zustinde. Dariiber entsteht
durch Uberlappung der Potentiale ein quasi-kontinuierliches Band, das Valenzband. Im Valenzband sind
alle Energieplitze von Elektronen besetzt. Ein Elektron kann sich nur dann bewegen, wenn ein anderes
Elektron die komplementédre Bewegung durchfiihrt. Folglich kann ein solches Band nicht zur elektrischen
Leitung beitragen. Soll ein Elektron zur Leitung beitragen, muss es vom Valenzband ins Leitungsband,
das nicht voll besetzt ist, gebracht werden. Im Leitungsband kann es sich nun bewegen. Der Ubergang
vom Valenz- ins Leitungsband ist nur durch Energiezufuhr méglich.

Im Bindermodell besteht der Unterschied zwischen Isolatoren, Leitern und Halbleitern nur in der GréfBe
der Energie- bzw. Bandliicke AEp,,q zwischen Valenz- und Leitungsband. Abbildung 6.2 veranschaulicht
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Energie

A

Energie
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Valeanand Leitungsband >3eV
gebundene <3eV
Zustande Leitungsband
Valenzband Valenzband Valenzband
Atomriimpfe on im Leiter Halbleiter Isolator

Kristallgitter

Abbildung 6.1: Energetische Zustinde im Bindermodell Abbildung 6.2: Energieliicken im Béndermodell und die
eines Festkorpers. daraus folgende Definition eines Leiters, Halbleiters und

Isolators.
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Abbildung 6.3: links: n-Leitung durch Dotierung mit Phosphor; rechts: p-Leitung durch Dotierung mit Bor, jeweils
am Beispiel von Silizium.

diese Unterschiede. Bei einem Leiter tiberlappen Valenz- und Leitungsband; d.h. bei beliebig kleinen
Temperaturen konnen Elektronen ohne zusétzliche Energiezufuhr vom Valenz- ins Leitungsband gebracht
werden. Steigt die Temperatur an, so kdnnen aufgrund der thermischen Energiezufuhr noch mehr Elektro-
nen vom Valenz- ins Leitungsband gebracht werden. Dies trigt zur Verbesserung der Leitfahigkeit bei. Auf
der anderen Seite stofien die freien Elektronen aufgrund stirkerer Gitterschwingungen héufiger mit den
Atomen zusammen, was zur Abnahme der Beweglichkeit der Elektronen fiihrt und die Leitfahigkeit des
Materials reduziert. Der letztgenannte Effekt iiberwiegt bei hoheren Temperaturen. Ein Isolator zeichnet
sich durch eine so groBe Bandliicke zwischen den Béndern aus, dass keine Elektronen mehr vom Valenz-
ins Leitungsband wechseln konnen. Als Halbleiter werden Materialien bezeichnet, die bei T = 0 Kelvin
als Isolator wirken, aber bei hoherer Temperatur zu leiten beginnen. Z.B. betrédgt bei einer Temperatur von
0K die Bandliicke zwischen dem Valenz- und Leitungsband beim Halbleiter Silizium AEp,;nq = 1,115eV.
Bei hoheren Temperaturen kdnnen thermisch angeregte Elektronen vom Valenzband ins Leitungsband
vordringen und dort zur Leitung beitragen.

6.2.2 Dotierung

Die Bandliicke AEy,,q eines Festkorpers ldsst sich beeinflussen, indem Fremdatome in die Kristallstruktur
eingebaut werden. Dies wird Dotierung genannt. Silizium besitzt in der Zueren Schale vier Elektronen.
Wird die Kristallstruktur mit einem Element dotiert, das in der dufleren Schale fiinf Elektronen besitzt, z.B.
ein Phosphor-Atom, so ist im Gitter ein Elektron iiberzéhlig und folglich nur noch schwach an sein Atom
gebunden. Es kann jetzt leicht vom Valenz- ins Leitungsband wechseln und dort zur Leitung beitragen,
daher wird das Fremdatom als Elektronendonator bezeichnet wihrend die so zustande kommende Leitung
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Elektronen-Leitung oder n-Leitung (negative-Leitung; Abb. 6.3, links) genannt wird. Fiir die Dotierung ist
nur ein sehr kleiner Anteil an Donatoren notwendig — in n-dotiertem Silizium wird beispielsweise nur
jedes 10°-te Si-Atom ersetzt.

Wird als Fremdatom jedoch ein Element verwendet, das in der dufleren Schale drei Elektronen hat,
wie z.B. Bor, dann fehlt im Gitter ein Elektron. Es ist nun fiir das Bor-Atom einfach, ein Elektron
aus dem Valenzband anzulagern. Folglich entsteht eine Elektronenfehlstelle. Das Fremdatom wird als
Elektronenakzeptor bezeichnet und die Leitung als Defektelektronen-Leitung, Locherleitung oder p-
Leitung (positive-Leitung, Abb. 6.3, rechts).

6.2.3 pn-Ubergang

Werden ein p-Halbleiter und ein n-Halbleiter zusammengebracht, entsteht eine typische pn-Ubergangs-
zone (Abb. 6.4). In unmittelbarer Nédhe der Trennschicht werden die frei beweglichen Elektronen und
Locher aufgrund der hohen Konzentrationsunterschiede zu Diffusionsstromen gezwungen und erhalten
dadurch eine andere Verteilung. Elektronen des n-Gebiets diffundieren in das p-Gebiet und fiillen dort
die Locher auf. Dadurch wird das p-Gebiet in der Nihe der Trennschicht negativ aufgeladen. Die im
n-Gebiet zuriickbleibenden Locher erzeugen dort eine positve Raumladung. Es entsteht ein vom n- ins
p-Gebiet gerichtetes elektrisches Feld. Die Umgebung des pn-Ubergangs wird als Verarmungszone oder
Depletionszone bezeichnet, weil hier keine freien Ladungstrager mehr vorhanden sind: im p-Gebiet
sind die Locher durch Elektronen besetzt, und im n-Gebiet fehlen die ins p-Gebiet hiniibergewanderten
Elektronen.

Durch Anlegen einer duBeren Spannung kann ein pn-Ubergang verschiedene elektronische Funktionen er-
fiillen, z.B. als Diode: Wird an die p-Schicht der Pluspol und an die n-Schicht der Minuspol angeschlossen,
so wird der Ubergang in “Durchlassrichtung” betrieben. Das heiBt, die Bandverschiebung wird nahezu
aufgehoben und das Bauteil leitet elektrischen Strom. Wird hingegen die duflere Spannung entgegengesetzt
angelegt, so wird der Ubergang in “Sperrrichtung” betrieben. Dabei wird die Potentialdifferenz noch
vergroBert und es kann von selbst kein Strom flieen.

6.2.4 Photodiode

Ein in Sperrrichtung gepolter pn-Ubergang kann nun als Photonendetektor genutzt werden und wird
auch Photodiode genannt. Durch Absorption eines Photons im Depletionsgebiet werden Elektron-Loch-
Paare erzeugt. Das Gleichgewicht zwischen Driftstrom und Diffusionsstrom wird dadurch gestort, es
flieBt kurzzeitig ein Strom. Strahlungsabsorption ist nur dann moglich, wenn die Energie E, = hv
der einfallenden Photonen grofer ist als die Bandliicke Ep,ng des bestrahlten Materials. Fiir Energien
unterhalb der Bandliicke sind Halbleiter (und damit auch CCDs) gar nicht mehr empfindlich. Allerdings
konkurriert die Elektron-Loch-Paar Erzeugung mit einem weiteren Effekt, nimlich der Erzeugung von
Gitterschwingungen (Phononen). Dies fiihrt dazu, dass zusitzlich zu den Eyang ~1,12 eV zur Uberwindung
des Bandabstands Energie aufgebracht werden muss, die in Phononenschwingungen umgesetzt wird. Bei
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Silizium heif3t dies, dass bei einer Temperatur von 300 K im Mittel ein Photon die Energie E, > 3,68 eV
besitzen muss, damit ein Elektron-Lochpaar erzeugt werden kann.

Wie viele Elektronen-Loch-Paare schlieBlich durch das Auftreffen eines einzelnen Photons erzeugt werden
ist ein statistischer Prozess. Die Wahrscheinlichkeit, dass ein Photon tatséchlich ein Signal erzeugt, wird
Quantenausbeute genannt. Diese hingt von der Energie des Photons E), und dem Material ab (Bandliicke,
Phononenanregung).

Ein Elektron-Loch-Paar und damit ein Signal in der Photodiode kann allerdings auch durch andere
Arten von Energiezufuhr erzeugt werden. Der auffilligste Beitrag zu diesem unerwiinschtem Signal
ist der sogennante Dunkelstrom. Dieser entsteht durch die thermische Anregung auf Grund der nicht
verschwindenden Temperatur 7 > 0 der Photodiode.

6.2.5 CCD

Treffen Photonen auf einen pn-Ubergang, so werden Elektronen freigesetzt, die dann durch eine La-
dungsmessung detektiert werden kénnen. Werden nun viele pn-Ubergiinge in einer zweidimensionalen
Struktur kombiniert, so ist es moglich, auch noch den Ort des Einfalls der Photonen zu messen; es
entsteht ein abbildender Detektor — ein ideales Instrument, um damit Astronomie zu betreiben. Einen
solchen Detektor nennt man ein “Charge-Coupled Device”. CCDs sind Halbleiterdetektoren, die aus einer
zweidimensionalen Anordnung von Bildelementen (“Pixeln”) bestehen. Sie wurden 1969 von W.S. Boyle
und G.E. Smith von den Bell Laboratories erfunden, das Patent fiir das CCD wurde 1974 erteilt. Boyle und
Smith erhielten fiir diese Erfindung im Jahr 2019 eine Hilfte des Physik-Nobelpreises. Einen Uberblick
iiber die Entwicklungsgeschichte des CCDs gibt McLean (1997). In der Astronomie werden CCDs als
abbildende Detektoren benutzt, d.h. die durch die Absorption der Photonen entstandenen Elektronen
werden iiber langere Zeit gesammelt und dann ausgelesen.

Um eine rdumliche Auflosung des CCDs zu erreichen, d.h. um Abbildung zu ermoglichen, muss die
an jedem Ort auf dem CCD entstandene Ladung auch dort gesammelt werden. Dies kann z.B. dadurch
erreicht werden, dass iiber das CCD ein Potential in Form eines Gitters erzeugt wird, in dessen Minima
die Elektronen nach ihrer Erzeugung driften und damit dort gesammelt werden. Diese Minima werden
Potentialtopfe genannt und entsprechen den Pixeln des CCD. Das Potentialgitter wird in Zeilen- und
Spaltenrichtung unterschiedlich erzeugt. Fiir jede Pixelzeile befinden sich drei Kontakte auf der CCD-
Oberfliache, von denen der Mittlere auf einem leicht anderen Potential gehalten wird (dies definiert
das Minimum). Die Zeilen selbst werden durch sogenannte “Channelstops”, Ionenimplantate im CCD-
Material, in Spalten getrennt.

Nach einer gewissen Integrationszeit, wihrend der die Elektronen in den Potentialtopfen gesammelt
werden, wird das CCD ausgelesen. Das dabei verwendete Verfahren ist in Abbildung 6.5 dargestellt. Durch
Anlegen verschiedener Spannungen an die drei Elektroden jeder Zeile (¢-Pulse) lassen sich die Elektronen
in den Potentialtdpfen somit zeilenweise zur Ausleseelektronik hin verschieben. In der Ausleseelektronik
wird der Strom, der durch die Photoelektronen erzeugt wird, zunédchst in einem Vorverstiarker verstirkt.
Danach wird das Signal in einem Analog-Digital-Konverter (ADC) digitalisiert, wodurch der eigentliche
Messwert entsteht, der mit Hilfe eines Umrechnungsfaktors, dem Gain Faktor, in Analog-Digital-Units
(ADU) angegben wird. Um eine korrekte Digitalisierung zu gewihrleisten, muss dafiir ein gewisses
Minimalsignal vorliegen. Dies wird durch ein wohldefiniertes, kiinstliches Signal sichergestellt, dem
sogenannten Bias, welches zu dem Elektronensignal addiert wird. Bitte beachten Sie, dass nach dem
Auslesen des CCD ein Bild entsteht, sodass jedem Pixel ein eigener Messwert zugeordnet wird.

Der Transport der Elektronen von ihrem Entstehungsort zur Ausleseelektronik und ihre anschlieBende
Messung als elektrischer Strom inklusive Digitalisierung ist sowohl statistischen als auch systematischen
Fehlerquellen unterworfen.

6.2.6 Detektorantwort

Da Sie nun die CCD-Technologie verstanden haben, konnen wir uns dem Zusammenhang zwischen dem
Messwert Napy (in analog-to-digital units, ADU) und dem einfallenden Fluss F, also den pro Sekunde

35


http://www.belllabs.com/
http://www.patents.ibm.com/details?pn=US03792322__

Kapitel 6. Eigenschaften optischer CCDs

ov +V oV ov @, [\ [\ [\
L_L_L_L & —Pulse d)z_/_\_/_\_/_\__
e e e
P Py O R W L VD [ W

ov +V +V ov T o o -
—L_—L_—L_—L | [ _-
e 66 —m=>
oV oV +V ov Peq | e | B
- Transfer
oo e

I

Abbildung 6.5: Schematischer Aufbau und Prinzip des Ausleseverfahrens bei einem dreiphasigen CCD. Die unter
den Elektroden angesammelten Ladungen werden durch stufenweise Anderung der an den Pixeln anliegenden
Potentiale verschoben (nach McLean, 1997, Fig. 6.9).

auf den CCD treffenden Photonen, widmen. Die sogenannte Detektorantwort (Detektorresponse)

NADU:B"‘M (6.1)
8
enthilt alle Komponenten der Messung. Dabei bezeichnen B und g die kameraspezifischen Grofen fiir den
Bias und den Gain Faktor. Die gesamte Anzahl an Elektronen N + Np, die die Ausleseelektronik iiber g in
ADU umrechnet, werden durch zwei voneinander zu trennende Effekte im Silizium-Kristall angeregt. Die
Elektronen Ng, die durch das einfallende Licht angeregt wurden, und Ny, die durch thermische Anregung
erzeugten Elektronen. Erstere sind demnach mit dem einfallenden, physikalischen Fluss F iiber

Nep =tre = tnAeffF/Eph (6.2)

verkniipft. Dabei ist # die Belichtungszeit und r; die Rate, mit denen Photoelektronen erzeugt werden.
Diese hiangt neben F' von der sogenannten effektiven Lichtsammelfliche A.¢ des Objektivs und der
spezifischen Effizienz n ab. Letztere ist ein MaB fiir die Anzahl an Photoelektronen, die pro einfallendem
Photon der Energie Ej, erzeugt werden, und hiingt damit von der kameraspezifischen Quantenausbeute
ab. Die Anzahl an Elektronen Ny, hingt ebenfalls von der Belichtungszeit ¢ ab und ist durch

Ngq =try(T) (6.3)

gegeben. Die Erzeugungsrate des Dunkelstroms r4(7T') ist eine Funktion der Temperatur 7', die einem
komplexen Verlauf folgt. Da jeder Pixel eine unterschiedliche Sensitivitit besitzt, muss jeder Pixel separat
betrachtet werden.

6.2.7 Effekte Realer Sensoren

In der Realitit ist es unmoglich perfekte CCD Sensoren ohne Defekte in der Halbleiterstruktur oder verur-
sacht durch die Ausleseelektronik herzustellen. Die Auswirkungen einiger solcher Effekte sind ebenfalls
Bestandteil dieses Versuchs und sind in Abschnitt 11.4 erldutert. Um diese Effekte zu charakterisieren und
in der Praxis Aufnahmen davon zu bereinigen, miissen Kalibrationsaufnahmen angefertig werden, welche
in Abschnitt 11.6 erldutert sind.

6.2.8 Kombinieren von Einzelaufnahmen

Um eine Grofle moglichst exakt zu bestimmen, besonders wenn sie starkem Rauschen unterworfen ist,
miissen oft mehrere Messungen vorgenommen werden. In der Regel werden diese Einzelmessungen
kombiniert, indem der Durchschnitt daraus gebildet wird. Im Falle von Bildern bedeutet das, dass fiir alle
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Pixel an der gleichen Stelle in den Einzelbildern der Durchschnitt gebildet wird. Dieses Verfahren nennt
man Stapeln oder Stacking. Die genaue Statistik hinter diesem Verfahren ist in Abschnitt 11.7 erldutert.
Fiir diesen Versuch ist es ausreichend, den Durchschnitt aus den Einzelbindern zu bilden.

6.3 Vorbereitung

Lesen Sie sich die Theoretischen Grundlagen (Kapitel 6.2) durch und machen Sie sich mit den Konzepten
und der Funktionsweise eines CCDs vertraut. Zudem ist es wichtig die einzelnen Teile der Detektorantwort
zu kennen und zu verstehen.

Voriibung 1: Teilen Sie alle GroBen in den Gleichungen 6.1-6.3 in folgende Kategorien ein:

Messgrolle,

kontrollierbare Groe (im Sinne des Experiments im Labor),
(feste) Kamera-/CCD-spezifische Grofie,

zusammengesetzte Grofie.

Schreiben Sie diese mit den folgenden Informationen in eine Tabelle:

o Definition und Beschreibung,
e Einheit,
o Kategorie.

Voriibung 2: Informieren Sie sich iiber die folgende Detektoreffekte, machen Sie sich mit den Konzepten
vertraut und erldutern Sie diese kurz in wenigen priaganten Sitzen.

Ausleserauschen

Dunkelstrom und thermisches Rauschen
Festes Rauschmuster

Hot/Cold Pixel

Amp Glow

Voriibung 3: Wie werden Bias- und Dark Frames aufgenommen und wozu werden sie verwendet? Uberlegen
Sie sich, welche Parameter aus Voriibung 1 fiir die Aufnahme von Bias- bzw. Dark Frames herangezogen
werden konnen und welche Werte diese bei der Aufnahme annehmen.
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Blendeneinstellung

Blendenskala

Schéarfeneinstellung

Scharfenskala

Abbildung 6.6: CCD-Kamera mit Objektiv und dessen Einstellringe fiir Schirfe und Blende.

6.4 Durchfiihrung

Am Tag vor dem Versuch werden Sie sich mit ihrem jeweiligen Betreuer*in treffen, um den Versuch
und Thre Vorbereitung zu besprechen. Stellen Sie daher sicher, dass Ihre Vorbereitung rechtzeitig Ihrem
Betreuer*in zur Korrektur vorliegt.

Sie sollten wdahrend des Versuchs ein Laborbuch fithren. Dazu gehort das Dokumentieren der Messung
und deren Ergebnisse, sowie Notizen, die Ihnen bei der spéteren Auswertung des Versuchs helfen.

Die Bearbeitung und Auswertung der Messungen kann mit einem selbst geschriebenen ISIS/S-Lang Skript
erfolgen (siehe Kapitel 15, insbesondere Abschnitt 15.3.2 und 15.4.2, bzw. auch Kapitel 6.6). Es steht
Ihnen aber auch frei die Auswertung in einer Programmiersprache Ihrer wahl zu schreiben.

Die Durchfiihrung des Versuchs findet im Keller des Hauptgebdudes der Sternwarte statt. Ihr Betreuer*in
wird Sie zum Versuchsaufbau begleiten und ihnen alles Notwendige am Versuchsaufbau zeigen. Die fiir
den Versuch benoétigte Flatfieldlampe sollte bereits eingeschaltet sein. Falls dies nicht der Fall ist sprechen
Sie ihren Betreuer*in an.

Loggen Sie sich mit Ihrem praktiN-Account am Computer ein und starten Sie KStars. Ihr Betreuer*in
wird Thnen vor Ort eine Einfithrung geben. Zur Speicherung der aufgenommenen Daten verwenden Sie
das Linux-Verzeichnis /home/praktikum/praktiN/ccd (N ist hierbei Ihre Gruppennummer).

In aufgebautem Zustand sollte die CCD Kamera mit dem Objektiv so aussehen wie in Abb. 6.6. Um den
Fokus zu verstellen, drehen Sie an dem schwarzen, geriffelten Griff. Die aktuelle Einstellung in Metern
ist dabei gegeniiber des roten Strichs abzulesen. AuB3erdem ist am silbernen Ring dahinter die Blende
einzustellen. Die Blende beschreibt das Verhéltnis von Brennweite zur Gro3e der Eintrittspupille. Das
heiBt, je groBer die Zahl, desto mehr Strahlen werden vom Rand des Lichtbiindels abgeschnitten und desto
groBer wird die Tiefenschirfe. Dafiir wird aber auch die Menge des einfallenden Lichts reduziert. Eine
kleine Zahl hingegen bedeutet eine maximal geoffnete Eintrittspupille mit minimaler Tiefenscharfe und
maximaler Lichtausbeute. Da die Offnung der Eintrittspupille quadratisch in die Menge des einfallenden
Lichtes eingeht, bedeutet eine durch V2 geteilte Blendenzahl doppelt so viel Licht auf dem CCD. Die
eingestellte Blende ist gegeniiber des roten Striches abzulesen. Notieren Sie in den zutreffenden Aufgaben
die optimalen Ergebnisse fiir Schirfe und Blende in Thr Laborbuch bzw. Protokoll.

6.4.1 Der Effektive Bias
In diesem Teil des Versuchs wird der effektive Bias eines realen Sensors analysiert und diskutiert.

Aufgabe 1: Nehmen Sie dazu 1000 Biasframes auf. Um diese Anzahl an Biasframes aufzunehmen, nutzen
Sie die automatische Aufnahmefunktion von KStars. Erzeugen Sie aus diesen Einzelaufnahmen einen
Master Bias Frame, indem Sie das Arithmetische Mittel fiir jeden Pixel bilden. Visualisieren Sie den resul-
tierenden Master Bias Frame. Visualiseren Sie auch den Verlauf der Grauwerte in den eindimensionalen
Zeilen des Sensors. Beschreiben Sie die beiden Ergebnisse. Gehen Sie dabei vor allem auf Auffilligkeiten
und Abweichungen von der Erwartung des Bias eines idealen Sensors ein.
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Aufgabe 2: Schitzen Sie das durch die Kamera festegelegte kiinstliche Signal (Detektoroftset) ab. Ist dieses
mit dem Bias gleich zu setzen? Begriinden Sie Ihre Antwort.

Aufgabe 3: Modellieren Sie den Amp Glow. Betrachten Sie hierfiir Ihre Ergebnisse aus Aufgabe 1 und 2.
Subtrahieren Sie das Amp-Glow-Modell von dem in Aufgabe 1 berechneten Master-Biasframe. Diskutie-
ren Sie, wie gut Thre Annahmen sind und somit die Giite Ihres Amp-Glow-Modells. Visualisieren Sie
den bereinigten Master Bias Frame. Was fillt Thnen im Vergleich zum Master Bias Frame auf? Welche
Schlussfolgerung ziehen Sie aus diesem Ergebnis? Wie konnen diese Effekte aus echten Belichtungen
entfernt werden?

6.4.2 Temperaturabhingigkeit des Dunkelstroms

Nachdem Sie sich ausfiihrlich mit dem Bias beschéftigt haben, widmen Sie sich in diesem Abschnitt
dem Dunkelstrom bzw. den sogenannten Dark Frames. Nach Gleichung 6.3 ist der Dunkelstrom von der
Temperatur des entsprechenden Pixels abhédngig. Diese Abhingigkeit wird im Folgenden untersucht. Um
den zeitlichen Aufwand der Messungen in einem angemessenen Rahmen zu halten, diirfen Sie hier davon
ausgehen, dass jeder Pixel des Sensors gleich behandelt werden kann. Zudem kénnen Sie annehmen, dass
der CCD gleichmdfig auf die eingestellte Temperatur gekiihlt wird.

Aufgabe 4: Nehmen Sie Dark Frames fiir Temperaturen im Bereich von 75y = 20°C bis ca. T_5 = —=5°C in
AT < 4°C Schritten auf. Beachten Sie, dass sich die Temperatur nach dem Abkiihlungsprozess, erst auf
einen konstanten Wert einpendeln muss, bevor Sie mit der Messung beginnen. Eine Belichtungszeit von ca.
2 Minuten sollte geniigen. Berechnen Sie jeweils den mittleren Dunkelstrom in ADU und veranschaulichen
Sie den Zusammenhang mit der Temperatur graphisch. Beriicksichtigen Sie dabei die oben gegebenen
Annahmen.

Aufgabe 5: Tragen Sie die jeweiligen Standardabweichungen aus den verschiedenen Dark Frames aus
Aufgabe 4 iiber die Temperatur auf. Interpretieren Sie das Ergebnis. Betrachten Sie Ihr Ergebnis zusammen
mit dem aus Aufgabe 4. Welche Schlussfolgerungen ergeben sich aus diesen Ergenbissen? Wurde mit den
Dark Frames wirklich nur der Dunkelstrom gemessen?

Aufgabe 6: Durchforsten Sie Ihre aufgenommenen Dark Frames visuell. Gibt es sichtbare Effekte/Unter-
schiede zwischen den verschiedenen Dark Frames. Falls ja, diskutieren Sie diese. Was bedeutet dies fiir
Thre eigentliche Messung?

6.4.3 Linearitit des CCDs

Eine angestrebte Eigenschaft eines Detektors ist die moglichst einfache Umrechnung zwischen digitalen
und physikalischen Grofien. Ein linearer Zusammenhang zwischen der Anzahl der einfallenden Photonen
und den ausgegebenen ADU Werten wire daher ideal.

Fiir die Messung der Linearitit verwenden Sie die Flatfieldlampe die dem Versuchsaufbau beiliegt. Halten
Sie diese fiir die Dauer der Messung direkt vor das Objektiv der Kamera. Um die Lichtintensitédt zu
reduzieren, konnen Sie verschiedene Graufilterkombinationen auf das Objektiv schrauben. Die Graufilter
sind multiplikativ. Finden Sie Messeinstellungen (Belichtungszeit, Filterkombinationen etc.), sodass
alle Pixel des CCDs gerade nicht gesiittigt sind, d.h. einen Pixelwert Nyopy < 2'°®ADU = 65536ADU
aufweisen. Dabei sollte die Belichtungszeit nicht zu klein gewéhlt werden.

Aufgabe 7: Uberpriifen Sie die Linearitit des CCDs. Vermessen Sie dabei den maximalen Wertebereich
(2'°*ADU = 65536ADU) des CCDs und etwas dariiber hinaus (Sittigung). Gibt es Auffilligkeiten in Threr
Messung? Falls ja, diskutieren Sie diese. Wurde bei dieser Messung nur das einfallende Licht gemessen
oder auch andere Effekte? Wie kann die Qualitit der Messung verbessert werden?

Aufgabe 8: Verifizieren Sie den linearen Wertebereich des CCDs und diskutieren Sie Ihr Ergebnis.

6.4.4 Lichtkurve eines Exoplaneten

Es gibt aktuell fiinf Methoden um sogenannte Exoplaneten zu finden. Dabei bezeichnet ein Exoplanet
einen Planeten auserhalb unseres Sonnensystems, der sich fiir gewohnlich im Orbit um einen Stern unserer
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Milchstrale befindet. Im CCD-Versuch stellen wir eine dieser Methoden nach. Bei der sogenannte Transit
Methode, ist der Orbit eines Exoplaneten idealerweise in einer Ebene mit dem Beobachter. Der Exoplanet
verdunkelt den Stern fiir eine gewisse Zeit, sobald er sich zwischen dem Stern und dem Beobachter
befindet. Transit Messungen konnen Informationen iiber die Grofle des Exoplaneten, sowie den mittleren
Radius des Orbits liefern und sind daher ein wichtiges Werkzeug fiir die Suche nach Exoplaneten.

Aufgabe 9: Messen Sie die Lichtkurve des im Versuch nachgestellten Systems (Stern-Exoplanet). Verwen-
den Sie die dafiir vergesehene Vorrichtung. Stecken Sie die Flatfieldlampe in die schwarze Halterung. Die
Ausspahrung dient dann als Stern. Der Exoplanet wird duch einen schwarzen Punkt auf dem davorstehen-
den Plexiglas simuliert. Die Plexiglasscheibe kann mit Hilfe der, am unteren Rand, angebrachten Skala in
gleichen Schritten verschoben werden. Stellen Sie das System zu Beginn so ein, dass der Exoplanet sich
etwa 1.5cm auserhalb des Sterns befindet. Finden Sie Kameraeinstellungen, sodass sich die maximale
Helligkeit des Sterns bei ca. der halben Sittigung befindet. Was bedeutet diese Einstellung im Bezug auf
Aufgabe 8?7 Um die Helligkeit auf dem Sensor zu kontrollieren, verwenden Sie die Blende des Objektivs.
Die Belichtungszeit sollte nicht unterhalb # = 0.5s liegen. Stellen Sie sicher, dass das Bild scharf gestellt
ist. Verschieben Sie den Exoplaneten in Ad = 1mm Schritten und nehmen Sie fiir jede Position eine
Messung vor. Achten Sie darauf, die gesamte Vorrichtung nicht zu verschieben. Am Ende der Messreihe
sollte sich der Exoplanet ebenfall ca 1.5cm auserhalb des Sterns befinden.

Aufgabe 10: Werten Sie ihre Messungen aus und stellen Sie ihr Ergebnis in einem entsprechenden Diagram
dar. Vergessen Sie nicht Thre Aufnahmen zu kalibrieren (nutzen Sie dafiir die Erkenntnisse aus den
vorherigen Aufgaben). Diskutieren Sie das Ergebnis.

6.5 Niitzliche Python Packages und Methoden

e astropy.io.fits
FITS-Image File Handling: KStars speichert Ihre Aufnahmen im FITS-Format. Diese konnen wie
im folgenden Beispiel in ein 2D-Array eingelesen werden:
from astropy.io import fits
hdul=fits.open("FITSFILE")
array=hdul [0] .data
e os.listdir
Listet Dateien in einem Ordner. Mit der endswith() Methode kdnnen spezielle Endungen wie z.B.
fits abgefragt werden, falls dies notwendig ist.
e scipy.optimize.curve_fit

Fittet eine definierte Funktion f an die gegebenen Daten y(X).

e numpy

Fundamentales Package fiir wissenschaftliche Rechnungen

e matplotlib

Visualiserung von Daten. Mit Matplotlib konnen Sie Ihre Plots auch als jpg- oder png-Datein
abspeichern.

6.6 Niitzliche ISIS-Kommandos

e img = fits_read_img(filename);
Einlesen von CCD-Aufnahmen (Bildern) aus einer FITS-Datei. img ist ein 2d-Array.
e plot_image(img);

Plottet das eingelesene Bild
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e print_statistics(img);

Schreibt die Statistik (Zahl der Pixel, Min, Max, Mittelwert, Standardabweichung) des Bildes img
in die Konsole.

e (x,y) = get_cursor_selection();

Erlaubt die Auswabhl einer rechteckigen Region im zuletzt (!) geplotteten Bild und gibt die Indizes
der Auswahl zurueck. Das ausgewihlte Subarray kann folgendermaB3en weiterverwendet werden:
new_img = img[x,y];

e fits_write_image_hdu(“bla.fits”,“bla”,new_img);

Offnet ein neues Fits-File, speichert das Bild new_img und schliesst das File anschlielend wieder.
Diese Kommandos ermdglichen es Thnen, auch kombinierte Aufnahmen, wie z.B. die Summe
zweier Biasframes, in IThrem Protokoll darzustellen.

Literaturverzeichnis

Berry, R. and Burnell, J. (2005). The handbook of astronomical image processing. Willmann-Bell,
Richmond, VA.
McLean, L. S. (1997). Electronic Imaging in Astronomy. Wiley-Praxis, Chichester, New York.
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KAPITEL 7

PLANUNG UND DURCHFUHRUNG
OPTISCHER BEOBACHTUNGEN

Viele Objekte, die fiir die Astronomie und Astrophysik von Interesse sind, sind naturgemaf sehr licht-
schwach. Um ausreichend Signal fiir detaillierte Analysen und Bilder zu akkumulieren, ist es deshalb
notwending, zum einen eine moglichst grole Sammelflache fiir Licht zu schaffen und zum anderen die
Messung lange durchzufiihren. Auerdem ist es moglich, mit einer groBBeren Fldche eine hohere Auflosung
zu erzielen.

In diesem Versuch soll die Technik und Methodik zur Aufnahme von astronomischen Objekten erarbeitet
und schlieBlich ein ausgewihltes Objekt abgelichtet werden.

Im ersten Teil dieses Versuches werden Sie sich mit den relevanten Koordinatensystemen der Astronomie
auseinandersetzen, was offensichtlich sehr notwendig ist, da man wissen muss wo sich ein Objekt befindet,
das man beobachten will. Da diese Koordinatensysteme auch teilweise zeitabhéngig sind, ist es aulerdem
notwendig, sich mit den verschiedenen Zeitmaf3ien auseinaderzusetzen. Um die Auswahl eines Objekts fiir
die Beobachtung zu treffen, werden Sie ein Programm schreiben, das es ermoglicht, die Position eines
gegebenen Objekts am Himmel fiir und wihrend einer Nacht zu berechnen. Somit l4sst sich dann die
Beobachtbarkeit rein basierend auf der Position eines Objekts beurteilen. Nachdem die Uberlegungen zu
den Koordinatensystemen abgeschlossen sind, werden Sie sich mit den Spezifikationen des Equipments
beschiftigen und die Auswahl eines Objekts somit weiter einschrinken. Zusitzlich miissen Sie sich auch
mit dem Objekttyp und der Physik der Quelle vertraut machen. Ziel der gesamten Vorbereitung ist es, eine
Beobachtung von Grund auf zu planen und dabei die relevanten Aspekte zu beachten. Somit kann dann die
Beobachtung eines Objekts mit dem Teleskop durchgefiihrt werden. Wir empfehlen Ihnen dringendst, viel
Zeit fiir die Planung des Versuchs und seine Durchfiithrung einzuplanen. Die Beobachtung kann jederzeit
bei gutem Wetter abends wihrend des Praktikums erfolgen, daher sollten Sie fiir die Abende wihrend des
Praktikums bitte keine Plane haben. Ob die Beobachtung letztendlich an einem Tag durchgefiihrt wird,
wird ihnen frithzeitig mitgeteilt.

Nach einer erfolgreichen Beobachtung werden Sie dann die Daten auswerten, indem Sie ein Bild des
Objekts erstellen.

7.1 Berechnung der Beobachtbarkeit eines astronomischen Objekts

7.1.1 Einleitung

Um erfolgreich astronomische Objekte zu beobachten, ist es notwendig zu wissen, wann bzw. ob diese
fiir den gewihlten Beobachtungszeitpunkt sichtbar sind. Im ersten Teil des Versuchs soll ein Programm
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erstellt werden, um fiir den Standort der Remeis Sternwarte zu berechnen, wann ein astronomisches
Objekt sichtbar ist.

Fiir diese Berechnung sind deshalb grundlegende Kenntnisse fiir die gebrduchlichen astronomischen
Zeitmal3e und Koordinatensysteme notwendig.

Dieser Teil des Versuches besteht teils aus Voriibungen und teils aus Aufgaben, die wihrend des
Praktikumsblocks bearbeitet werden. Idealerweise sollte dieser Teil vor den einzelnen Beobach-
tungen fertiggestellt werden. Da wir aber stark vom Wetter abhéingig sind, kann es sein, dass die
Beobachtung ohne genaue Plannung erfolgen muss. Ist dies der Fall, werden die Betreuer*innen bei
der Bearbeitung der Aufgaben und Planung helfen. Da die Voriibungen fiir die Aufgaben wichtig
sind, werden diese schon vor dem Block bearbeitet.

ZeitmafBe

Die Zeit ist bei fast allen astronomischen Messungen von entscheidender Bedeutung. Deshalb sollten Sie
sich einen Uberblick iiber die gebriuchlichen astronomischen ZeitmaRe verschaffen. Speziell werden in
diesem Versuch folgende Zeiten benotigt:

e Weltzeit, Universal Time (UT1, UTC)

e Zonenzeiten (z.B. MEZ) Auf welchem Meridian ist die MEZ (CET) definiert?

e Julianisches Datum (JD)

e Sternzeit, Sidereal Time (ST)

Koordinatensysteme

Fiir Ortsangaben und Positionsmessungen werden in der Astronomie hauptsichlich folgende Polarkoordi-
natensysteme benutzt:

e Horizontalsystem

e Aguatorialsystem

o Ekliptikales System

o Galaktisches System
Fiir den Versuch muss die Position des Objekts vom Aquatorialsystem (RA, Dec bzw. « und 6) in das
Horizontalsystem (Azimut, Hohe) umgerechnet werden.

7.1.2 Vorbereitung - Koordinatensysteme und ZeitmaBe

Voriibung 1: Recherchieren Sie fiir die verschiedenen ZeitmaBe die jeweiligen genauen Definitionen und
beantworten Sie damit folgende Fragen:

o Was ist der Unterschied zwischen der wahren Sonnenzeit (WZ) und der mittleren Sonnenzeit?

o Wie ist die Weltzeit, Universal Time (UT1, UTC) definiert?

e Wie ist die Zonenzeit (z.B. MEZ) definiert? Auf welchen Meridian bezieht sich die lokale Zeit in
Bamberg?

e Wie ist das Julianisches Datum (JD) definiert?

e Weshalb verwenden Astronomenen die Sternzeit (Sidereal Time, ST)?

Voriibung 2: Charakterisieren Sie das Aquatorial- und Horizontalsystem durch Angabe von Ursprung,
Grundkreis, Lingen- und Breitenkoordinaten, und den Polen. Was ist der Unterschied in der Defini-
tion des Ekliptikalsystems und Galaktischen System? Was ist der iibliche Verwendungszweck dieser
Koordinatensystem?

Voriibung 3: Welche Effekte verursachen eine zeitliche Variabilitdt der Koordinaten eines Fixsterns im
Horizontalsystem und beweglichen Aquatorialsystem? Wie grof sind die Perioden dieser Effekte?
7.1.3 Vorbereitung von Beobachtungen

Im Folgenden wird die Transformation von Koordinaten im Aquatorialsystem in das Horizontalsystem
beschrieben. Mit Hilfe dieser Gleichungen werden Sie danach ein Programm erstellen, mit dem Sie diese
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Abbildung 7.1: Horizontales (rote Achse) und Aquatoriales (blaue Achsen) Koordinatensystem.

Koordinatentransformationen zur Vorbereitung der Beobachtungen durchfiihren werden.

Transformation vom rotierenden Aquatorialsystem in das Horizontalsystem

Die Positionen astronomischer Objekte werden in Aquatorialkoordinaten gemessen. Analog zu geogra-
phischen Lingen- und Breitengraden werden Aquatorialkoordinaten iiber zwei Winkel definiert, der
Rektaszension «, ein Winkel der entgegen der Erdrotation entlang des Himmelsdquators gemessen
wird, und der Deklination ¢, definiert als Winkel zwischen der Quelle und dem Himmelsdquator. Den
Bezugspunkt dieses sogenannten Aquatorialsystems bildet ein fiktiver Punkt am Sternenhimmel, der Friih-
lingspunkt oder auch Aquinoktium. Der Friihlingspunkt bezeichnet den aufsteigenden Knoten der Ekliptik,
d.h. der Punkt, an dem die Sonne auf ihrem Pfand entlang der Ekliptik von der siidlichen Hemisphére des
Himmels zur ndrdlichen wechselt. Die Position des Friihlingspunkts (und des Himmelsidquators) @ndert
sich langsam aufgrund der Pridzession und Nutation der Erdachse. Daher muss stets angegeben werden, zu
welcher Referenzzeit der Friihlingspunkt definiert wurde (Aquinoktium des Datums), relativ zu welchem
die Himmelskoordinaten fiir ein Objekt angegeben werden. Das derzeit verwendete Standard-Aquinoktium
gilt fiir die Epoche J2000.0, d.h. dem 1. Januar 2000 um 12:00 Uhr TT (terrestrische Zeit, die derzeit etwa
69 Sekunden vor UT1 liegt). Von diesem Bezugspunkt ausgehend definiert man nun ein rechtshindiges
Koordinatensystem mit Ursprung im Erdzentrum. Die z-Achse ist parallel zur Rotationsachse der Erde,
x- und y-Achsen liegen in der Ebene des Erdiquators und die x-Achse zeigt zum Friihlingspunkt (blaue
Achsen in Abb. 7.1.3). Die entsprechenden Basisvektoren (i je Ke) erlauben es, den Radiusvektor zu
einem beliebigen Himmelsobjekt folgendermaBen auszudriicken,

X COS @ COS O
r = (i je Ke) || = (ie je Ke) | sSina@ cosé (7.1
Z sin &

(Diese Definition unterscheidet sich geringfiigig von den sphdrischen Koordinaten, die in der Physik
verwendet werden — warum?).

Ein weiterer horizontaler Winkel, der im Aquatorialsystem verwendet wird, ist der Stundenwinkel ¢.
Dieser wird vom Meridian des Beobachters aus westwiérts entlang des Himmelsidquators gemessen. Der
Stundenwinkel eines Objekts nimmt entsprechend mit der Erdrotation zu.

Zwar sind diese Koordinaten sinnvoll, um eine Position auf der Himmelskugel zu beschreiben, fiir
Beobachtungen miissen wir jedoch die Position am lokalen Sternenhimmel kennen. Hierfiir benutzen wir
das Horizontalsystem. Auch hier wird eine Position am Himmel mit zwei Koordinaten bestimmt: Der
Hohe h, die durch den Winkel zwischen dem lokalen Horizont und dem Objekt gegeben ist, und dem
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Azimut A, der entlang des Horizonts von Norden ausgehend ostwirts gemessen wird. Wir definieren
ein linkshindiges Koordinatensystem, wobei die z’-Achse Richtung Zenit zeigt, x’- und y’-Achse in der
Horizontebene des Beobachters liegen und die x’-Achse nach Norden zeigt (rote Achsen in Abb. 7.1.3).
Mit den Basisvektoren (i, jn kp) 1dsst sich der selbige Radiusvektor eines Objektes wie folgt bestimmen,

x cosAcosh
r= (ih jh kh) y’ = (ih jh kh) sinA cos i (7.2)
7 sin &

Fiir Himmelsbeobachtungen ist es oft notwendig, die Koordinaten eines Objekts im Horizontalsystem des
Beobachters zu bestimmen, wihrend @ und ¢ des Objekts fiir eine bestimmte Zeit, sowie Lingengrad A und
Breitengrade ¢, d.h. Position des Beobachters, bekannt sind. Das Hauptproblem bei der Berechnung der
Winkel A und £ ist, dass die Erde in Bezug auf die Himmelskugel rotiert. Die beiden Grofien lassen sich
hier am besten mit Hilfe einfacher Vektoralgebra berechnen. Wir miissen also die passende Rotationsmatrix
von einer Basis (Aquatorialsystem) in eine andere (Horizontalsystem) finden. Dazu bendtigen wir die
Matrix Re,

cosAcosh ie COS @ oS & cos @ cosd
sinAcosh |=|je|(n jn Kn)|sinacosd | =R.|sinacosd |, (7.3)
sin & ke sin o sin o

was bekanntlich als Sequenz mehrerer Rotationsmatrizen um individuelle Achsen geschrieben werden
kann.
Zuerst miissen wir die x- und x’- Achsen der beiden Systeme zueinander ausrichten, d.h., das System um
einen bestimmten Winkel um die z-Achse rotieren. Fiir den Beobachter, der sich auf dem Meridian von
Greenwich befindet, ist dieser Winkel direkt durch den Erdrotationswinkel 6 gegeben.! Messungen zeigen,
dass

6 =360° - (0.7790572732640 + 1.00273781191135448Dy)) , (7.4)

wobei Dy die Anzahl der Tage seit dem 1. Januar 2000 in UT1 ist,
Dy =JD —2451545.0 (7.5)

wo JD hierbei das sogenannte Julianische Datum angibt, d.h., die Anzahl der Tage seit dem 1. Januar
4713 vor Christus.? Der eingeklammerte Ausdruck in der obigen Gleichung entspricht der Anzahl der
Erdrotationen seit dem 1. Januar 2000, 12:00 UT1.

Da 6 offensichtlich mit der Rotation der Erde zusammenhingt, wird dieser Winkel oft in Einheiten der
Zeit angegeben. Er definiert seit 2003 die mittlere Sternzeit in Greenwich,?

GMST = 864005 - (8/360°). (7.6)
Mit dieser Definition konnen wir die Rotationsmatrix um die z-Achse schreiben als

cos® sin@® O

R, =|-sin€® cosfd O0f, (7.7)
0 0 1
wobei
0 =(6+21), (7.8)

'Der Erdrotationswinkel (Earth Rotation Angle, ERA) misst die Erdrotation relativ zu einem nicht-rotierenden Ursprung.
Dieser Winkel ersetzt die alte Definition der Greenwich-Sternzeit (diese wurde zuvor als Stundenwinkel des Friihlingspunkts
definiert) und ist, im Gegensatz zu dieser, einfach eine lineare Funktion von UT1.

*Moglichkeiten zur Berechnung des JD finden Sie im néchsten Abschnitt.

3Tatsichlich beinhaltet die Gleichung noch einen Term welcher die akkumulierte Priizession beriicksichtigt, GMST =
864005 - (O(UT,)/360°) + Epgpc(?). Dieser wird aber fiir diese Aufgabe vernachléssigt, was zu einen Fehler von ~10’ fiihrt.
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hierbei gibt A den Lingengrad des Beobachters an. Beachten Sie, dass ¢ im Bereich von [0, 360) Grad
liegen muss.* Da sich der Beobachter generell nicht am Aquator sondern am Breitengrad ¢ befindet,
miissen wir als nichstes das Koordinatensystem um den Winkel 90° — ¢ um die y-Achse rotieren,

cos(90° —¢) 0 —sin(90° — @)
Re=| 0 1 o | (7.9)
sin(90° —¢) 0 cos(90° — ¢)

Da das Aquatorial- und Horizontalsystem jeweils mit einer andere Hindigkeit definiert wurden (rechts-
hindig bzw. linkshiindig), miissen wir auch noch die x-Achse invertieren. Damit ist die Transformation
vom Aquatorialen in das horizontale Koordinatensystem abgeschlossen. So erhalten wir die vollstindigen
Rotationsmatrix R. = diag(-1,1,1) - R, - R;, welche wir nun schreiben kénnen als

cosAcosh -1 0 0)(cos(90°—¢) 0 —sin(90° —p)\( cos® sind 0)(cosacosd
sinAcosh|=]10 1 O 0 1 0 —sin@® cos® Of]|sinacosd|.
sin h 0 0 1)\sin(90°—-¢) 0 cos(90° — ) 0 0 1 sin ¢
(7.10)

Beim Losen der obigen Gleichungen fiir A und 2 muss beachtet werden, dass Umkehrfunktionen wie
asin oder acos nicht fiir dem gesamten Winkelbereich [0, 27) eindeutig definiert sind. Hierfiir gibt es
in allen iiblichen Programmiersprachen die Funktion atan2. Fiir tan @ = y/x gilt dann @ = atan2(x,y)
und atan?2 stellt sicher, dass der zuriickgegebene Wert das richtige Vorzeichen fiir den entsprechenden
Quadranten, in dem sich (x, y) befindet, hat. Der Azimut kann Werte im Bereich [0, 360) Grad annehmen,
wihrend atan2 Werte im Bereich von [—r, ) zuriick gibt. Dies muss entsprechend korrigiert werden.

Erstellung des Programms zur Berechnung von Azimut und Hohe

Voriibung 4: Schreiben Sie ein Programm/eine Funktion, welches/welche fiir eine gegebenen Zeit (in UTC)
und RA und Dec Position am Himmel (d.h. im Aquatorialsystem) fiir den Standort der Remeis Sternwarte
den Azimut und die Hohe ausrechnet. Geben Sie zusitzlich als Zwischenwert auch den “Earth Rotation
Angle” an.

Hinweis: Beginnen Sie rechtzeitig mit dem Erstellen des Programms, da es einige Zeit in Anspruch
nehmen kann! Bei Problemen konnen Sie sich jederzeit bei den Tutoren dieses Versuchs melden. Die
E-Mail Adressen finden Sie in Abschnitt 1.4.1 der Praktikumsanleitung.

Verwenden Sie folgende geographische Koordinaten fiir die Position der Remeis-Sternwarte:

Lon:  Appg = 10°53'22" O
Lat:  @pbg = 49°53'06" N

Voriibung 5: Testen Sie das Programm mit den Testwerten in Tabelle 7.1

Voriibung 6: Nun konnen Sie die Objekte auswihlen, die beobachtet werden konnten. Beginnen Sie
dazu mit der untenstehenden Liste. Diese kann auch durch andere Targets, die sich nicht in der Liste
befinden erweitert werden. Je kreativer Sie sind, desto besser. Man kann z.B. auch einen Kometen
wihlen (hier finden sich immer aktuell sichtbare Kometen). Berechnen Sie zunéchste fiir die Objekte die
minimale Distanz zum Zenit und schlieen Sie alle Objekte aus, die deshalb nicht beobachtet werden
konnen. Danach kénnen Sie durch die Verwendung des Earth Rotation Angle die Auswahl noch weiter
einschrinken auf Objekte die Nachts sichtbar sind. Streichen Sie danach auflerdem alle Objekt von der
Liste die wihrend der Nacht weniger als 2 Stunden eine Hohe von 30° oder mehr haben. Die Koordinaten
und anderen Eigenschaften, wie die V-Band Helligkeit, konnen fiir alle Objekte beispielsweise von der
SIMBAD Datenbank ° (Wenger et al., 2000) abgefragt werden. Fiir viele Programmiersprachen steht ein
direktes Interface zu SIMBAD bereit, etwa astroquery fiir Python .

4Programmiertipp: Man erinnere sich hierfiir an den modulo Operator.
Shttp://simbad.u-strasbg. fr/simbad/sim-fid
®http://www.astropy.org/astroquery/
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Tabelle 7.1: Testwerte zur Uberpriifung der korrekten Funktionsweise des Programms.

Input Test 1 Test 2 Test 3

Tag 2021-02-07 2021-01-07 2020-12-23

Zeit [UTC] 22:23:24.0 00:00:00.0 07:34:34.5

a (RA) 18h18m48s 02h31m49.09s  13h37m00.919

0 (DEC) —13d48m?24s 89d15m50.8s -29d51m56.74s
Output

ERA (def. GMST) 113.8368° 106.5133° 205.6840°
Azimut: 44d48m25.25s  358d52m26.91s  190d48m46.5355s
Elevation: —-46d24m20.47s 50d00m51.55s  9d30m03.3679s

Objekt Liste: & Pavonis, M51, NGC4565, M42, NGC2237, NGC7293, M33, M78, LMC, M101, M20,
NGC7635, NGC281, M45, Albireo, NGC7331, M1, ¢ Cyg, n Carinae, IC434, Veil Nebula, Leo Triplet,
M13, NGC4631, M31, IC443, NGC7000, M16, M81, NGC4438, M57, IC1805, NGC1499, NGC7023,
IC1396, NGC5139

Im Protokoll sollten Sie bitte den Teil des Programmcodes, der den Azimut und die Elevation
ausrechnet, hinzufiigen.

Als Programmiersprache konnnen Sie jede Sprache verwenden. Einfache Skriptsprachen wie z.B. Python
sind am besten fiir diese Aufgabe geeignet. Falls Sie mit keiner Programmiersprache vertraut sind, finden
Sie alles notige iiber die Skriptsprache S-Lang in Kapitel 15.

Das Programm sollte so einfach wie moglich gehalten werden. Vor der Verwendung fiir die Beobach-
tungsplanung sollte das Programm mit dem Testwert tibereinstimmen und mit einem Betreuer besprochen
werden.

Vergewissern Sie sich, dass die korrekten Einheiten fiir die Koordinaten angegeben werden. Rektaszension
und Azimuth sollen in [h:m:s] (Stunden, Minuten, Sekunden) angegeben weden, Deklination und Hohe
in [d:m:s] (Grad, Bogenminuten, Bogensekunden). Am besten werden alle Werte in das gleiche System
konvertiert, damit im Programm einfacher damit gerechnet werden kann.

Generelle Richtlinien und Tipps zur Programmierung:

1) Als generelle Programmstruktur bietet es sich an, eine Funktion zu definieren (siehe z.B. die ISIS
Einfithrung), welche den Azimut und die Hohe zu einer angegeben Zeit, und Position am Himmel
(RA, Dec) berechnet. Diese Funktion kann dann fiir unterschiedliche Zeiten und Koordinaten
aufgerufen werden.

ii) Es empfiehlt sich eine Funktion zu schreiben, die von [h:m:s] bzw. [d:m:s] in Grad und in Bogenmal}
umrechnet. Beachten Sie, dass in allen reguldren Programmiersprachen die Verwendung von
Winkelfunktionen wie sin @ voraussetzt, dass der Winkel o im Bogenmal} gegeben ist.

iii) Es wird empfohlen, eine Funktion fiir jede Rotationsmatrix zu schreiben: R;, R,. Achten Sie auf
die Reihenfolge der Matrixoperationen. Wir wenden zuerst eine Drehung um die z-Achse auf den
Radiusvektor an, d.h., wir berechnen das Produkt R; - r. Danach berechnen wir R, - [R; - r] und
diag(—1, 1, D[Ry - R; - r]. Beachten Sie, dass bei Verwendung von Python und numpy empfohlen
wird, den Operator numpy . dot oder @ zu verwenden, um das Matrixvektorprodukt zu berechnen.
Der Operator * fiihrt dagegen eine elementweise Multiplikation durch und liefert in diesem Fall das
falsche Ergebnis.

iv) Um Julianische Daten zu berechnen, kénnen Sie das Modul astropy . time verwenden. Das Objekt
Time hat das entsprechende JD-Attribut:

from astropy.time import Time
zeit = Time(’1890-08-20T00:00:00.000°, format=’isot’, scale=’utc’)
zeit_jd = zeit.jd
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Wenn Sie isis zum Programmieren verwenden, konnen Sie die Funktion JDofDate(Jahr,
Monat, Tag, Stunde, Minute, Sekunde) verwenden.

v) Die Grundstruktur des Python-Programms sieht folgendermafien aus:

import numpy as np
from astropy.time import Time
from astropy.coordinates import Angle

[...notwendige Funktionen (siehe unten)...]

def berechnung_azimut_hoehe(zeit_jd, ra_deg, dec_deg):

[...]

return azimut_deg, hoehe_deg

Ein Programmautbau (hier als Beispiel in Python) konnte die folgenden Funktionen enthalten:

def dms_to_deg(d,m,s):
[...]

return degrees

def hms_to_deg(d,m,s):
[...]

return degrees

def deg_to_rad(degrees):
[...]

return rad

def earth_rotation_angle(zeit_jd):
[...]

return theta

def rotation_matrix_z(theta_prime):

[...]

return R_z

def rotation_matrix_y(phi):

[...]

return R_y

7.2 Ausriistung

Eine moderne Ausriistung fiir die Astrofotografie besteht aus einem Teleskop, das auf einer Montierung
befestigt ist, und einer geeigneten Kamera, entweder eine Farbkamera oder eine Schwarz-Weifl Kamera mit
Filtern. Die Spezifikationen all dieser Gegenstiinde miissen richtig ausgelegt sein, um korrekt zusammen
zu funktionieren.

Fiir die Beobachtung im Rahmen des Praktikums werden zwei verschiedene Kombinationen von Mon-
tierung, Teleskop, Kamera etc. verwendet, wodurch eine deutlich hohere Flexibilitit beziiglich der
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Abbildung 7.2: Das EHT mit den Komponenten: Teleskop (1), Gui- Abbildung 7.3: Das Garten Teleskop mit

ding Teleskop (2), Steuerbox des Motorfokus (3), Montierung (4), den Komponenten: Montierung (1), Gegen-

Gegengewichte (5) und Siule (6). Im Hintergrund ist das Innere der gewichte (2), Teleskop (3), Guiding Tele-

Kuppel zu sehen. skop (4), Guiding Kamera (5), Filterrad (6),
Hauptkamera (7), Motorfokus (8) und Sta-
tiv (9)

Tabelle 7.2: Die beiden fiir die fotografischen Beobachtungen verwendeten Ausriistungen

Name Ernst Hartwig-Teleskop Garten Teleskop

Teleskop PlaneWave CDK20 TS-Optics 115mm f/7 Triplet APO
Montierung 10micron GM4000 HPS SkyWatcher EQ6 R-Pro
Hauptkamera Moravian C4-16000 ZWO ASI6200MM Pro
Guiding-Kamera ~ ZWO ASI1600MM Pro ZWO ASI120MM Mini

Guiding-Teleskop  TS-Optics 115mm f/7 Triplet APO  TS-Optics 80mm f/4.1 Leitrohr
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Beobachtungszeit und der beobachtbaren Objekte erreicht wird. Tabelle 7.2 listet die beiden Ausriistungen
auf, welche in Abbildung 7.2 und Abbildung 7.3 dargestellt sind.

Im Folgenden werden wichtige Konzepte und Parameter fiir die Planung und Durchfiihrung der optischen
Beobachtung erldutert. Dabei werden beide Ausriistungen, das Ernst Hartwig-Teleskop (EHT) und das
Garten Teleskop, simultan betrachtet. Auch die Aufgaben und die Planung miissen fiir beide Aufbauten
parallel durchgefiihrt werden.

7.2.1 Montierung

Machen Sie sich mit der Funktionsweise parallaktischer Montierungen bekannt. Informationen dariiber
finden Sie in Kapitel 11.1.2.

Voriibung 7: Bestimmen Sie die Winkelgeschwindigkeit, mit der der Motor der Rektaszensionsachse die
Rotation der Erde ausgleicht. Wie groB} ist die Rotationsperiode der Rektaszensionsachse und wie vielen
Umdrehungen entspricht das in 24 Stunden?

7.2.2 Teleskop

Das Ernst Hartwig-Teleskop verwendet ein CDK?20 Spiegelteleskop des Herstellers PlaneWave. Es hat
eine Offnung von 20 Zoll (50.8 cm) und eine Brennweite von 3454 mm.

Im Garten wird ein apochromatischer Refraktor mit einer Offnung von 115 mm und einer Brennweite von
805 mm verwendet, der von der Firma TS-Optics stammt.

Weitere Informationen zu Teleskopen allgemein und der Ausriistung der Dr. Karl Remeis-Sternwarte
finden Sie in den Kapiteln 11.2 und 11.10.

Voriibung 8: Machen Sie sich mit der Geometrie der Spiegel des CDK20 und der Linsenkonfiguration
des Refraktors vertraut. Informieren Sie sich ebenfalls iiber die Funktion und Verwendung von Bahtinov
Masken (vgl. Kapitel 11.2). Berechnen Sie das Auflésungsvermogen in Winkelsekunden und das Off-
nungsverhiltnis des CDK20 und des Refraktors. Das Hubble Space Telescope (HST) hat eine Offnung
von 2.4 Metern bei einer Brennweite von 57.6 Metern. Berechnen Sie das Auflosungsvermogen und
Offnungsverhiltnis des HST. Welches der beiden Teleskope hat ein hoheres Lichtsammelvermdgen und
wie verhalten sich diese GroBen zueinander? Vergleichen Sie die Offnungsverhiltnisse des CDK20 und
des HST. Wie verhalten sich die Helligkeiten der Bilder in der Brennebene? Bei welchem Teleskop ist das
Bild heller und um welchen Faktor? Tipp: Verwenden Sie die Proportionalititen aus Abschnitt 11.3.2.

7.2.3 Kamera

Die Aufnahmen werden mit CMOS Kameras durchgefiihrt, einer Moravian C4-16000 beim Ernst Hartwig-
Teleskop, und einer ZWO ASI6200MM Pro beim Garten Teleskop. Beide Kameras sind monochrom
und jeweils mit einem Filterrad mit sieben Breit- und Schmalbandfiltern ausgestattet. Informationen
zu diesen spezifischen Modellen finden sich in Abschnitt 11.11.2, wihrend in Abschnitt 11.3 generelle
Informationen zu Kameras und Sensoren in der Astronomie zu finden sind. Auflerdem sind CCD Sensoren
genauerer Bestandteil des Versuchs “Eigenschaften optischer CCDs”.

Voriibung 9: Machen Sie sich mit den Spezifikationen der Kameras und den Filtersitzen vertraut. Warum
miissen die Kameras beim Betrieb gekiihlt werden? Berechnen Sie die erwartete Dateigrofle in Bytes
eines einzelnen Bildes fiir beide Kameras.

7.2.4 Guiding Setup

Die im Praktikum verwendeten Montierungen haben eine sehr hohe Genauigkeit bei der Nachfiihrung,
allerdings fallen bei hohen Brennweiten bereits sehr kleine Schwankungen in der Stabilitédt des Teleskops
ins Gewicht. Um diese Schwankungen zu korrigieren, ist neben beiden Teleskopen jeweils ein weiteres,
kleineres Teleskop angebracht, das dazu verwendet wird, anhand der Position eines Sterns in regelmifigen
Intervallen das Pointing des Teleskops zu iiberpriifen und gegebenenfalls kleine Korrekturen an die
Montierung zu schicken. Dieser Vorgang wird als Guiding bezeichnet.
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Abbildung 7.4: Untersampeltes Bild der Wide Field Ca-  Abbildung 7.5: Ubersampelter Stern, aufgenommen mit
mera 3 des Hubble Weltraum Teleskops. Man beachte einer Canon EOS 70D (4.1 um Pixelgrofie) am CDK20.
die kantigen Ziige der zentralen Galaxie. Die vielen Stri-

che sind durch kosmische Teilchen entstanden, einzelne

schwarze Pixel sind defekt (Quelle: A.S. Fruchter &

R.N. Hook, 2002, A Method for the Reconstruction of

Undersampled Images, Publ. Astron. Soc. Pacific 114,

144).

Fiir das EHT wird dabei ein apochromatischer Refraktor der Marke TS-Optics mit 115 mm Offnung und
einer Brennweite von 805 mm verwendet, wihrend das Garten Teleskop mit einem achromatischen Refrak-
tor mit einer Offnung von 80 mm und einer Brennweite von 328 mm ausgestattet ist. Als Kamera wird beim
EHT dafiir eine ZWO ASI1600MM Pro eingesetzt, beim Garten Teleskop eine ZWO ASI120MM Mini,
welche in Abschnitt 11.11.2 beschrieben sind.

7.3 Bildgeometrie

Mit den Eigenschaften der Optik und der Kamera lassen sich die fundamentalen Parameter des abgebilde-
ten Bildes bestimmen.

7.3.1 Winkelausdehnung

Wie in Kapitel 11.3.2 beschrieben, ldsst sich anhand der Brennweite die korrespondierende Winkelausdeh-
nung eines Pixels bestimmen.

Voriibung 10: Bestimmen Sie die Winkelabdeckung eines Pixels der Moravian C4-16000 bei Verwendung
am CDK20 und der ASI6200MM Pro bei Verwendung am Garten Teleskop. Ermitteln Sie daraus die
Winkelausdehnung des gesamten abgebildeten Bildes am Himmel. Errechnen Sie daraus den Winkel, den
die Diagonale des Bildes abdeckt.

7.3.2 Sampling

Das Auflésungsvermogen des Teleskops muss bei der Wahl der Kamera beriicksichtigt werden. Durch die
Erfassung der Bilddaten in Pixeln mit fester Ausdehnung werden die Helligkeitswerte auf den rdumlichen
Achsen in diskreten Werten erfasst. Der Begriff Sampling stammt aus der Signalverarbeitung und bezieht
sich auf diesen Vorgang, wobei die Sampling Rate angibt, mit welcher Frequenz die Werte diskretisiert
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werden. Bei der Verwendung von Kameras ldsst sich die Sampling Rate in Pixeln berechnen, indem das
Auflésungsvermdgen durch die Pixelausdehnung geteilt wird. Durch die beugungsbegrenzte Auflosung
von Teleskopen ist ein minimaler Wert fiir eine sinnvolle Sampling Rate vorgegeben. Zwei Punkte, die
vom Teleskop aufgelost werden konnen, sollen auch in zwei unterschiedliche Pixel fallen. Es sei nun
angenommen, dass ein Stern eine perfekt punktférmige Lichtquelle darstellt. Ist die Sampling Rate so
gewihlt, dass sie genau dem Auflosungsvermogen entspricht, so werden Sterne als quadratische Struktur
auf dem Sensor dargestellt. Wenn der Stern sich genau in der Mitte eines Pixels befindet, besteht diese
Struktur nur aus einem Pixel, ansonsten aus den vier Pixeln, die den Stern umgeben. Diese Struktur
entspricht nicht dem runden Abbild, das von einem Stern erwartet wird, weshalb die Sampling Rate
gezielt etwas erhoht wird, die Pixel also etwas kleiner gewihlt werden. Als guten Kompromiss hat es sich
bewihrt, die Sampling Rate als ca. das dreifache des Auflosungsvermogen in Pixeln zu wihlen. Wird die
Sampling Rate noch weiter erhoht, das Bild also éibersampelt, so zeigen sich Sterne als sehr grof3e, runde
Objekte auf dem Sensor, weil sehr viele Pixel das gesamte Airy Scheibchen abdecken. Ubersampelte
Bilder zeigen mehr Rauschen auf der Skala einzelner Pixel, weil sich die gesamte Intensitit des Lichts
tiber mehr Pixel verteilt. Ein {ibersampelter Stern ist im Abb. 7.5 zu sehen.

Voriibung 11: Bestimmen Sie die Sampling Raten, welche sich bei der Verwendung der Moravian C4-16000
am CDK20 und der ASI6200MM Pro am Garten Teleskop ergeben. Ist die Sampling Rate korrekt gewihlt,
wie oben beschrieben? Uberlegen Sie sich, wodurch die Auflosung des Teleskops in der Realitiit begrenzt
ist, und wie sich dies auf die Sampling Rate auswirkt. Beachten Sie, dass das Seeing in Bamberg die
effektive Auflosung meist auf ca. 2 bis 3 Bogensekunden beschrinkt.

Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass die Auflésung von Teleskopen im Weltraum offensichtlich
nicht durch das Seeing begrenzt ist. Damit lassen sich Aufnahmen realisieren, die wirklich durch die
beugungsbegrenzte Auflosung des Teleskops limitiert sind. Zum Beispiel befindet sich auf dem Hubble
Space Telescope die sogenannte Wide Field Camera 3, die eine Pixelausdehnung von 0.13 Bogensekunden
pro Pixel hat, was mehr als dem doppelten Auflosungsvermogen des HST mit 0.05 Bogensekunden
entspricht. Dadurch ergibt sich eine Sampling Rate von ca. 0.4 Pixeln, das Bild ist also massiv untersampelt.
Wenn allerdings mehrere untersampelte Bilder aufgenommen werden, zwischen denen die Position des
Detektors leicht veridndert wird (genannt Dithering), 1dsst sich die Auflosung des Sensors mit dem
sogenannten Drizzle Algorithmus per Software bei der Kombination der Einzelaufnahmen erhohen. Ein
untersampeltes Bild des HST befindet sich in Abb. 7.4. Die sehr bekannten Hubble Ultra Deep Fields sind
aus untersampelten Bildern mit Hilfe des Drizzle Algorithmus nach Dithering entstanden. Bei korrektem
Sampling oder gar Ubersampling macht es keinen Sinn den Drizzle Algorithmus einzusetzen. Dithering
und Drizzle werden in der Durchfiithrung und Nachbereitung des Versuchs behandelt.

7.4 Beobachtbarkeit

Nicht jedes Objekt kann immer beobachtet werden. Griinde dafiir liegen sowohl in der verwendeten
Ausriistung, als auch in dulleren Umstéinden, die nicht beeinflusst werden konnen.

7.4.1 Dunkelheit

Offensichtlich muss fiir die bodengestiitzte Beobachtung astronomischer Objekte (mit wenigen Aufinah-
men wie zum Beispiel der Sonne selbst) Dunkelheit herrschen. Allerdings tritt auch direkt nach dem
Sonnenuntergang nicht sofort absolute Dunkelheit ein. Fiir verschiedene Zwecke wurden deshalb verschie-
dene Zeitpunkte definiert, die anhand der Position der Sonne gegeniiber dem Horizont festgemacht werden
und den Beginn und das Ende der Nacht markieren. Der Sonnenuntergang und der damit einhergehende
Beginn der biirgerlichen Ddmmerung tritt ein, wenn die Sonne vollstindig unter dem Horizont verschwun-
den ist. Die biirgerliche Nacht und die nautische Ddmmerung treten ein, wenn die Sonne 6° unter dem
Horizont ist. Etwa ab diesem Zeitpunkt ist kiinstliche Beleuchtung notwendig um terrestrische Objekte
voneinander zu unterscheiden. Die nautische Nacht und die astronomische Dimmerung beginnen, wenn
die Sonne 12° unter dem Horizont ist. Etwa zu diesem Zeitpunkt wird es unmoglich mit dem menschlichen
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Abbildung 7.6: Links: Deutschland bei Nacht aus dem All (Credit: VIIRS/Suomi NPP/NOAA). Rechts: Lichtver-
schmutzungskarte von Europa (Quelle: Falchi et al., 2016, The new world atlas of artificial nightsky brightness,
Science Advances 2, e1600377)

Auge den Horizont auf See zu identifizieren. Sobald die Sonne 16° unter dem Horizont ist beginnt die
astronomische Nacht. Diese ist speziell bei Breitbandaufnahmen notwendig fiir die Beobachtung von
dunklen Objekten wie Galaxien und Emissionsnebeln.

Am Morgen endet die astronomische Nacht und die astronomische Dammerung beginnt, sobald die
Sonne 16° unter dem Horizont ist. Die astronomische Dimmerung endet mit dem Beginn der nautischen
Dammerung wenn die Sonne 12° unter dem Horizont ist. Die nautischen Ddmmerung wiederum endet
mit dem Beginn der biirgerlichen Dimmerung bei 6°. Sobald das obere Ende der Scheibe der Sonne den
Horizont erreicht, beginnt der Sonnenaufgang.

Durch die Inklination der Erdachse und der Bewegung der Erde um die Sonne verdndern sich all diese
Zeitpunkte stetig tiber das Jahr hinweg, abhdngig vom Breitengrad des Beobachtungsortes. In Bamberg
dauert die langste astronomische Nacht zum Zeitpunkt der Wintersonnenwende etwa 12 Stunden, wéhrend
im Sommer um die Sommersonnenwende fiir ca. zwei Monate gar keine astronomische Dunkelheit eintritt.

7.4.2 AuBere Umstiinde
Obstruktion

Trivialerweise darf das Objekt nicht von Gegenstinden oder gar dem Erdboden verdeckt sein. Lokale
Gegebenheiten wie Bdume oder umliegende Gebdude miissen beriicksichtig werden. An der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte beispielsweise befinden sich im Siiden der Kuppeln Bdume welche immer weiter
wachsen und teilweise die Beobachtung von Planeten verhindern. Ebenso befinden sich in dieser Richtung
vom Garten aus gesehen die Kuppeln welche ebenfalls den direkten Blick Richtung Siiden versperren.
Durch zeitlich geschickte Planung kann die Obstruktion bestimmter Objekte teilweise umgangen werden.

Lichtverschmutzung

Ein in der modernen Zeit immer weiter verbreitetes Problem ist die Lichtverschmutzung durch kiinstliche
Lichtquellen wie Straenlaternen, Reklamen und Beleuchtungen von Gebduden, was besonders in der Nihe
von und in Stddten ausgeprigt ist. Licht wird dabei entweder direkt nach oben gestrahlt, beispielsweise
zur Beleuchtung von Gebéduden (etwa dem Bamberger Dom), oder primir nach unten gerichtetes Licht
wird diffus reflektiert. Dieses Licht wird anschlieend in der Luft an Wassertropfen und Staub diffus in
alle Richtungen gestreut, was iiber Stidten eine charakteristische “Glocke” aus Streulicht erzeugt, die
sich iiber mehrere zehn Kilometer zur Seite erstrecken kann und auch noch von ldndlichen Regionen aus
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am Nachthimmel deutlich ausgemacht werden kann. In Abb. 7.6 ist eine Aufnahme von Deutschland
bei Nacht aus dem All dargestellt, in der deutlich grofle Stadte anhand ihrer Lichtemission zu erkennen
sind. Um den Grad der Lichtverschmutzung quantitativ zu spezifizieren, hat John E. Bortle im Jahr 2001
eine Skala veroffentlicht, die nach ihm benannt wurde. Die Bortle Skala spezifizert in Stufen von 1 bis 9
den Grad der Lichtverschmutzung, wobei niedrige Werte weniger Verschmutzung bedeuten. Zonen der
Skala 1 und 2 treten in Mitteleuropa leider iiberhaupt nicht mehr auf. Durch die weitere Verbreitung von
sparsamen und hellen LEDs wird erwartet, dass die Lichtverschmutzung kiinftig weiter zunimmt. Aus den
Daten von Instrumenten wie dem Visible Infrared Imaging Radiometer Suite (VIIRS) werden regelmiBig
Karten generiert, welche die Lichtverschmutzung darstellen. Online sind diese Karten als interaktives
Interface verfiigbar, aus denen direkt die Bortle Klasse eines Beobachtungsortes abgelesen werden kann.

Voriibung 12: Bestimmen Sie mithilfe von 1ightpollutionmap.info die Bortle Klasse an der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte.

Durch den hellen Hintergrund, der durch die Lichtverschmutzung verursacht wird, sind dunkle Objekte
nicht mehr beobachtbar. Durch die Verwendung von speziellen Lichtverschmutzungsfiltern konnen
Bereiche des optischen Spektrums, in denen viele Lampen wie z.B. Natriumdampflampen konzentriert
in einzelnen Spektrallinien Strahlung emittieren, ausgefiltert werden. Allerdings wird diese Moglichkeit
durch den zunehmenden Einsatz von LEDs verhindert. Aufnahmen mit Schmalbandfilter wie Ha, O m
und S 1 Filter kénnen dennoch auch bei relativ starker Lichtverschmutzung durchgefiihrt werden.

Mond

Der Mond der Erde ist eine Lichtquelle am Himmel mit variabler Helligkeit, die zusétzlich wandert.
Durch die Geometrie der Orbits der Erde um die Sonne und des Mondes um die Erde, dndert sich stets
die Perspektive, unter der die Beleuchtung des Mondes von der Erde aus sichtbar ist. Die Tag-Nacht
Grenze auf dem Mond wandert dadurch in einem Zyklus, der im Schnitt eine Linge von 29.5 Tagen hat.
Ein von der Erde aus betrachtet voll beleuchteter Mond wird Vollmond genannt. Ist die beleuchtete Seite
von der Erde weg gerichtet, kommt der Begriff Neumond zu tragen. Das Licht des Vollmonds wird von
der Atmosphére der Erde diffus gestreut und erleuchtet so den gesamten Nachthimmel, was einen noch
schlimmeren Effekt als Lichtverschmutzung haben kann. Steht bei einer astronomischen Beobachtung der
Vollmond hoch am Himmel, so sind Breitband Aufnahmen nicht ohne weiteres durchfiihrbar, speziell
wenn die Luftfeuchtigkeit hoch ist. Durch die zeitliche Verinderung der Mondphasen lésst sich dieser
Effekt durch eine geschickte Wahl des Beobachtungszeitpunktes minimieren.

Wetter

Das Wetter hat einen erheblichen Einfluss darauf, welche Qualitit der Aufnahmen erreicht werden kann.
Offensichtlich darf der Himmel bei Beobachtungen nicht bewdlkt sein oder es gar regnen. Die Qualitét
des Wetters wird oft mit den Begriffen Transparenz und Seeing beschrieben:

Transparenz des Himmels beschreibt, wie ungehindert das Licht die Atmosphére passieren kann. Die
Transparenz des Himmels verschlechtert sich mit zunehmender Luftfeuchtigkeit. Quantitiv kann die
Transparenz an der Helligkeit des dunkelsten, sichtbaren Sterns festgemacht werden. Auflerdem ve-
schlimmert sich auch die Lichtverschmutzung bei schlechter Transparenz, weil mehr Wasserdampf
oder Staub in der Luft ist, an dem das terrestrische Licht gestreut werden kann.

Seeing bezieht sich auf die Storung der Wellenfronten von Licht, das die Atmosphére passiert. Verursacht
wird dies durch turbulente Stromungen in der Atmosphire, welche schnelle Anderungen des
Brechungsindex hervorrufen. Dieser Effekt ist verantwortlich fiir das bekannte farbige Funkeln
von Sternen am Nachthimmel. Anderungen der Luftschichten in der Atmosphire passieren auf
Zeitskalen von wenigen Millisekunden. Bei lingeren Belichtungen wird ein Stern dadurch auf
einen grofleren Bereich ausgeschmiert. Die Full Width at Half Maximum (FWHM) kann verwendet
werden um den Einfluss des Seeings zu quantifizieren. Seeing wird als “gut” bezeichnet, wenn
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dieser Wert unter einer Bogensekunde liegt. Verschlechtert wird das Seeing durch Wind, speziell
dem Jet Stream in der oberen Atmosphire, und Wolken. Auflerdem ist das Seeing schlechter fiir
Objekte, welche sich nahe am Horizont befinden. Generell ist das Seeing in Stidten schlechter als
am Land, weil Stralen, Hauser und groB3e Flachen aus Beton tagsiiber die Strahlung der Sonne
absorbieren und sich dadurch aufheizen. Nachts wird bodennahe Luft erwdrmt und steigt auf, was
starke Turbulenzen verursacht.

Einfluss auf duBere Umstinde

Zeitlich veridnderliche Bedingungen konnen durch die Wahl des richtigen Zeitpunktes optimiert werden.
Dazu gehoren das Wetter und die Mondphasen. Besonders die Lichtverschmutzung und die Obstruktion
kann nur durch Anpassung der Ortlichkeit verbessert werden. Durch die Wahl eines passenden Ortes fiir
die Beobachtung lésst sich auch die Chance auf gutes Wetter deutlich erhohen. Optimale Bedingungen
herrschen in Gebirgen weit entfernt von Stidten in warmen Gegenden vor. Dort ist die Lichtverschmutzung
noch sehr gering, die Luft ist sehr sauber und das Wetter spielt sich unter dem Beobachtungsort ab.
Zusitzlich ist auch die Transparenz besser, weil sich weniger Luft im Pfad des Lichtes befindet, sowie das
Seeing, ebenfalls durch die geringere Luftmasse, dem gleichmifigen Untergrund in der Umgebung und der
Tatsache, dass durch die Berg- und Talwind-Zirkulation nachts die Turbulenzen im Gebirge unterdriickt
werden. Natiirlich lassen sich all diese Aspekte komplett eliminieren, wenn das Observatorium die
Atmosphire der Erde verldsst und im All stationiert wird. Allerdings ist dann im Orbit um die Erde darauf
zu achten, dass diese sich unter Umstiinden auch in der Sichtlinie zum Objekt befinden kann. Weiterhin
ist es bei im All stationierten Teleskopen nicht moglich Defekte, die im Laufe der Zeit entstehen, zu
reparieren.

7.5 Auswahl der Objekte

Aus den im vorherigen Abschnitt bestimmten Kandidaten sollen nun fiir beide Teleskope jeweils drei
Objekte als Kandidaten fiir die Beobachtung ausgewihlt werden. Dazu werden weitere Aspekte beriick-
sichtigt.

Aufgabe 1: Die von Thnen in Voriibung 6 bearbeitete Liste wird mit den folgenden Aufgaben nun weiterver-
arbeitet. Das Ziel ist es, am Schluss eine Liste fiir jedes Setup zu haben. Praktisch haben Sie also jetzt
zwei identische Listen, eine fiir jedes Setup, die Sie nun weiter reduzieren, indem Sie Kriterien wie die
Helligkeit und die GroBe des Objekts am Himmel beriicksichtigen. Jede folgende Aufgabe ist demnach
jeweils fiir beide Teleskope zu bearbeiten. Diese Aufgabe selbst dient nur als Verkniipfung der vorherigen
Voriibungen mit den folgenden Aufgaben.

7.5.1 Ausdehnung

Das Objekt, oder der Teil von Interesse des Objekts, sollte in einem sinnvollen Verhiltnis zur Winkelaus-
dehnung des Sensors stehen.

Aufgabe 2: Stellen Sie sicher, dass die Ausdehnung der Kandidaten (Auswahl aus Aufgabe 1) in einem
sinnvollen Verhéltnis zur Ausdehnung des Gesichtsfeldes, welches durch den Sensor und die Brennweite
des jeweiligen Teleskops gegeben ist, stehen. Beriicksichten Sie dazu die Ergebnisse aus Voriibung 10.
Sollte das Objekt deutlich groBer sein als das Gesichtsfeld, konnen Sie auch einen konkreten Ausschnitt
wihlen.

7.5.2 Helligkeit

Zusitzlich sollten die Objekte nicht zu dunkel sein, damit sie in der gegebenen Zeit mit geniigend Signal
aufgenommen werden konnen. Fiir ausgedehnte Objekte wird der Begriff der Oberfldchenhelligkeit
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verwendet, um die Ausdehnung zu beriicksichtigen. Sie errechnet sich durch die scheinbare Helligkeit m
und die Flache A des durch das Objekt aufgespannten Kugelsegments zu

S=m+25-logA

und stellt, genau wie die absolute und scheinbare Helligkeit, eine logarithmische GroBe in den Einheiten
mag/arcsec? oder mag/arcmin? dar.

Aufgabe 3: Stellen Sie sicher, dass die Oberflichenhelligkeit der Objekte mindestens 15 mag/arcmin?
betrigt.

7.5.3 Binder

SchlieBlich muss festgelegt werden, mit welchen Filtern die Objekte abgelichtet werden sollen (siehe dazu
Kap. 11.3.6). Welche Filter sinnvoll sind, wird durch die Natur des jeweiligen Objekts bestimmt. Schmal-
bandfilter sind nur geeignet fiir Objekte, welche Emission des korrespondierenden Elements aufweisen,
ermoglichen dann aber einen deutlich hoheren Kontrast als Breitbandfilter. Da bei der Verwendung von
Schmalbandfiltern deutlich lingere Belichtungszeiten verglichen mit Breitbandfiltern notwendig sind, ist
die Verwendung dieser im Rahmen des Praktikums leider nicht moglich.

Aufgabe 4: Welche Emission weisen die selektierten Objekte auf, welchen Objektklassen gehoren die
Objekte an? Setzen Sie sich grob mit der Physik der Objekte auseinander, also was die Strahlung dieser
Objekte hervorruft. Ist es sinnvoll, diese Objekte mit einem Schmalbandfilter aufzunehmen? Wihlen Sie
fiir jedes Objekt einen Satz Filter, mit welchem die Belichtungen vorgenommen werden sollen.

Aufgabe 5: Wihlen Sie aus den verbleibenden Objekten pro Setup 3 aus, welche beobachtbar sind und
die Sie beobachten wollen. Legen Sie jeweils eine Prioritéitenliste fest. Erstellen Sie dann einen Plot fiir
jedes der Objekte, der den Azimut und die Hohe fiir die geplante Beobachtungsnacht anzeigt. Lesen Sie
daraus ab, wann die Objekte von der Remeis Sternwarte aus beobachtbar sind. Diese Objekte werden
dann moglicherweise beobachtet.

Aufgabe 6: Besprechen Sie mit IThrem Tutor*in die Auswahl und entscheiden Sie gemeinsam welches
Setup und welches Objekt beobachtet werden soll. Der Termin wird mit ihrem Tutor*in individuell
abgesprochen. Die Besprechung erfolgt an der Sternwarte in Prisenz oder per Videokonferenz.

7.6 Hintergrund zu Beobachtungstechniken

Im Laufe der Zeit wurden Methoden entwickelt, die bei der Durchfiihrung von astronomischen Aufnahmen
assistieren.

7.6.1 Plate Solving

Mit modernen computergesteuerten Montierungen, die gut eingestellt sind, ist es meist sehr einfach, ein
bekanntes Objekt oder eine Position allgemein anhand der Koordinaten mit dem Teleskop anzufahren.
Dennoch funktioniert dieser GOTO Mechanismus nicht immer perfekt, wodurch das Objekt nicht genau in
der Mitte des Bildes oder gar abseits davon sein kann. Bei visuellen Beobachtungen muss dann vorsichtig
mit der Steuerung der Montierung das gezielte Objekt gefunden werden. Bei fotografischer Anwendung ist
es hingegen moglich, das echte Pointing des Teleskops anhand einer Aufnhame zu bestimmen. Dazu wird
eine kurze Aufnahme des Bildfeldes erstellt in welcher Sterne zu erkennen sind. Aus dieser Aufnahme
werden dann zunéchst die Positionen der erkennbaren Sterne auf dem Sensor bestimmt. Mithilfe der
Information iiber die Winkelausdehnung des Bildes l4sst sich dieses Muster mit einem Katalog von
bekannten Sternpositionen abgleichen und so die exakte Position des Bildzentrums in equatorialen
Koordinaten und die Rotation des Sensors bestimmen. Dieser Vorgang wird als Plate Solving bezeichnet.
Der Begriff stammt aus der Zeit, in der fotografische Platten (siche Kapitel 11.3.1) verwendet wurden.
Woraus per Hand die Positionen der Sterne auf der Platte bestimmt wurden. Anschlieend wurde auf
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Abbildung 7.7: Pickerings computers, ca. 1890, public domain

Basis dieser Positionen und der Eigenschaften der Optik errechnet, wo genau am Himmel das Zentrum
des Bildes liegt. Aus dem Losen dieses mathematischen Problems ist der Begriff entstanden. Besonders
bei grolen Durchmusterungen zum Ende des neunzehnten und Anfang des zwanzigsten Jahrhunderts sind
sehr viele dieser fotografischen Platten angefallen, fiir welche die astrometrischen Daten bestimmt werden
sollten. Diese massive Aufgabe wurde meist von Frauen iibernommen. Das bekannteste Beispiel dafiir sind
die sogenannten Pickering Computers, eine Gruppe Frauen um Edward Charles Pickering (vgl. Abb. 7.7).
Viele dieser Frauen haben weitere wichtige Beitrdge zur Astronomie geleistet. Im modernen Zeitalter
wird diese Aufgabe von elektronischen Computern iibernommen, dauert nur wenige Sekunden und kann
deshalb direkt wéahrend der Imaging Session durchgefiihrt werden. Dazu wird ein lichtstarker Filter
verwendet, im Idealfall der Luminanzfilter “L”. AnschlieBend wird wenige Sekunden belichtet und die
Sterne im Bild mit einem vorgehaltenen Katalog abgeglichen, wodurch das echte Pointing des Teleskops
bestimmt wird. Mit der geforderten Position kann errechnet werden, wie das Pointing korrigiert werden
muss, um das Objekt im Bild zu zentrieren. Diese Korrektur wird von der Montierung vorgenommen. Der
Vorgang wird so lange wiederholt, bis der Fehler zwischen geforderter und gemessener Position unter
einem spezifizierten Wert liegt. Mit modernen Montierungen kann damit eine Position am Himmel bis auf
zehn Bogensekunden genau im Bildfeld zentriert werden.

7.6.2 Guiding

Ist das Objekt im Bild zentriert, besteht die Aufgabe der Montierung darin, es mit der Nachfiihrung auch
genau an dieser Position zu halten. Durch mechanische Effekte kommt es aber dennoch zu Abweichungen.
So laufen beispielsweise die Motoren oder Lager nicht perfekt rund, es kommt zu Verbiegungen des
Gestidnges der Montierung oder des Teleskops, wenn sich die Position im Laufe der Nacht dndert oder
Material sich aufgrund von Temperaturinderungen ausdehnt oder zusammenzieht. Um diese Effekt zu
erfassen und zu korrigieren, kann ein Stern als Referenz verwendet werden. In der Praxis wird dazu
eine weitere kleine Kamera verwendet, welche entweder an einem zweiten Teleskop montiert ist oder
iiber einen kleinen Spiegel, der neben der Kamera fiir die eigentlichen Aufnahmen im Winkel von
45° im Okularauszug eingebaut ist, Licht bekommt. Zweiteres wird als Off-Axis Guiding bezeichnet.
Zunichst muss das Guiding kalibriert werden. Dazu wird im Bildfeld der Guiding Kamera ein geeigneter
Stern ausgewdhlt, der weder zu hell, noch zu dunkel ist. AnschlieBend wird die Montierung angewiesen,
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Abbildung 7.8: Durch Dithering verschiebt sich das Motiv zwischen einzelnen Belichtungen leicht auf dem Sensor,
wihrend Storeffekte wie der hot Pixel links unten im Bild und der cold Pixel in der Mitte des Bildes an der gleichen
Stelle bleiben.

in kleinen Schritten die Position der Rektaszension zu verdndern. Die Geschwindigkeit jeder dieser
Bewegungen ist fest und betréigt iiblicherweise 50% der siderischen Rate. Die Schrittgrof3e wird durch
die Dauer der Bewegung bestimmt, die auch die Pulslinge genannt wird. Hat sich der Stern weit und oft
genug bewegt, wird er wieder an der Ausgangsposition zentriert. Aus dieser Kalibration lédsst sich der
Zusammenhang zwischen der Pulslidnge und der Bewegung auf dem Sensor und die Rotation des Sensors
beziiglich der Achsen bestimmen. Der gleiche Vorgang wird mit der Deklinationsachse wiederholt. Wenn
das Guiding kalibriert ist, wird die Position des Sterns im Abstand weniger Sekunden iiberpriift und
gegebenenfalls ein Puls mit der passenden Lange zur Montierung geschickt, um die Position zu korrigieren.
Auf diese Weise ldsst sich das Pointing wihrend einer Belichtung iiber mehrere Minuten perfekt halten.
Die Qualitidt des Guidings wird durch das Quadratische Mittel der Abweichung des Guiding Sterns von
der Ausgangsposition gemessen.

Voriibung 13: Berechnen Sie die Winkelausdehnung eines Pixels des Guiding Setups fiir beide Teleskope.
Berechnen Sie fiir beide Konfigurationen, wie viele Pixel sich der Stern auf dem Sensor bewegt, wenn ein
Guiding Puls mit einer Lidnge von 1 s und 50% der siderischen Umlaufgeschwindigkeit zur Montierung
gesendet wird. Wie héngt die Geschwindigkeit in Rektaszensionsrichtung von der momentanen Deklinati-
on des Pointings ab? Warum darf die Dauer einer Belichtung beim Guiding nicht kiirzer als ca. 2 s sein?
Warum sollte sie auch nicht sehr viel linger als ein paar Sekunden sein?

7.6.3 Kalibrationsaufnahmen

Zur Verarbeitung der Rohdaten sind Kalibrationsaufnahmen notwendig, um diverse Schmutzeffekte, die
durch Eigenschaften des Sensors oder den optischen Aufbau verursacht werden, zu korrigieren. Solche
Effekte, die vom Sensor selbst verursacht werden und deren Korrektur, sind insbesondere Bestandteil des
Versuchs Eigenschaften optischer CCDs. Eine Beschreibung der Kalibrationsaufnahmen findet sich in
Abschnitt 11.6.

7.6.4 Dithering

Nicht jeder Pixel des verwendeten Sensors ist gleich empfindlich. Dazu kommt, dass ein Sensor defekte
Pixel aufweisen kann. Diese Effekte werden weiter unten genauer erldutert. Durch den Einsatz von
Guiding kann das Pointing zwischen den Belichtungen gezielt um wenige Pixel gedndert werden. Dadurch
verteilt sich die Abbildung stets anders auf diese Effekte im Bild, wodurch solche bei der Integration der
Einzelbilder wihrend der Nachbearbeitung besser entfernt werden konnen. In Abb. 7.8 sind Ausschnitte
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zweier Belichtungen zu sehen, zwischen welchen durch Dithering das Motiv leicht verschoben wurde.
Zusitzlich konnen Bilder, zwischen denen Dithering angewandt wurde, verwendet werden, um den Drizzle
Algorithmus anzuwenden und so die Auflésung zu verbessern. Siehe dazu den Abschnitt zum Thema
Sampling in Kapitel 7.3.2 und die Beschreibung des Stackings in Kapitel 11.7.

7.7 Durchfiihrung

Im Folgenden wird der Ablauf einer Beobachtungsnacht beschrieben.

7.7.1 Aufbau

Das Teleskop im Garten ist nicht permanent aufgebaut. Die Montierung, das Teleskop und alle anderen
Gerite werden aus dem Keller in den Garten gebracht und dort aufgebaut. Das CDK20 ist fest in der
Kuppel untergebracht und permanent aufgebaut.

7.7.2 AKkklimatisierung

Es ist darauf zu achten, dass die Temperatur der gesamten Teleskope, besonders des dicken Hauptspiegels
des CDK20, der Umgebungstemperatur entspricht. Gleiches trifft auch auf die gegebenenfalls vorhandene
Kuppel zu. Um das zu gewéhrleisten, muss mindestens zwei Stunden vor der Beobachtung mit dem Liiften
begonnen werden. Dazu wird die Kuppel geoffnet und die Abdeckungen werden von den Teleskopen
entfernt. Falls die Teleskope elektrische Liifter fiir den Tubus haben, werden diese angeschalten. Das
Garten Teleskop kann direkt an der frischen Auflenluft abkiihlen. Ist das Teleskop nicht akklimatisiert,
so entstehen im Tubus und am Hauptspiegel bzw. der Linse Luftstromungen, welche auch turbulent sein
konnen. Diese Stromungen verdndern lokal den Brechungsindex der Luft direkt vor der Optik und kénnen
so ein zeitlich verdnderliches unscharfes Bild erzeugen.

7.7.3 Anbringen des Equipments

Samtliche Kameras und Kabel werden angeschlossen. Die Datenverbindung zwischen dem Computer und
der Montierung, Kamera und allen weiteren technischen Gerdten wird herstellt.

7.7.4 Balancierung

Das Teleskop mit dem angebrachten Equipment muss an der Montierung ausbalanciert werden (siehe
Kapitel 11.1.2). An der Deklinationsachse ist dies bei groB3en Teleskopen nur schwer moglich. An der
Rektaszensionsachse konnen bei parallaktischen Montierungen die Gegengewichte angepasst werden.
Bei kleinen Montierungen, wie der im Garten verwendeten, kann die Balance iiberpriift werden, indem
die Kupplungen an den Achsen gel6st werden. Fillt die jeweilige Achse in eine Richtung, so muss die
Balance angepasst werden. Bei grolen, modernen Montierungen, wie der in der Kuppel verwendeten,
konnen die Motoren der Achsen den Strom messen, der benétigt wird, um eine Rotation um die Achse
auszufiihren. Ist der Stromverbrauch in einer Richtung grofler, so befindet sich die Achse nicht in der
Balance.

7.7.5 Polar Alignment

Wie in Abschnitt 11.1.4 beschrieben muss die Rektaszensionsachse genau parallel zur Rotationsachse
der Erde ausgerichtet werden. Sobald das Teleskop fokussiert ist kann, das Polar Alignment mithilfe der
Hauptkamera nochmals iiberpriift und gegebenenfalls angepasst werden. Da die Montierung in der Kuppel
fest montiert ist, muss dieser Schritt dort nicht durchgefiihrt werden, beim Teleskop im Garten ist dies
allerdings notwendig.
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Abbildung 7.9: Leicht defokussiertes Beugungsscheib-  Abbildung 7.10: Leicht defokussiertes Beugungsscheib-
chen eines Sterns am CDK20 bei schlechter Kollimati-  chen eines Sterns am CDK20 bei guter Kollimation.
on.

7.7.6 Entparken der Montierung

Die Montierung befindet sich vor dem Anschalten in einer genau definierten Position, der Parkposition.
Nach dem Anschalten muss die Montierung angewiesen werden, die Parkposition zu verlassen.

7.7.7 Kollimation

Spiegelteleskope miissen fiir optimale Ergebnisse gut kollimiert sein. Der Begrift Kollimation bezieht sich
auf die parallele Ausrichtung des Hauptspiegels und des Sekundirspiegels zuneinander. Durch Schrauben
am Sekundirspiegel kann dieser verkippt werden, um die Kollimation vorzunehmen. Anhand eines sehr
stark vergroferten Bildes eines leicht defokussierten Sterns kann erkannt werden, ob die Kollimation
zufriedenstellend ist. Ist das Abbild des Sterns ein symmetrisches Scheibchen, so ist die Kollimation in
Ordnung (vergleiche Abb. 7.10 mit Abb. 7.9). Fiir Planetenaufnahmen sollte die Kollimation direkt vor
der Aufnahme durchgefiihrt werden, andernfalls ist diese nur in einem Abstand von einigen Monaten zu
iiberpriifen. Um das zu tun, sollte eine Kamera verwendet werden, die eine hohe Bildwiederholrate mit
kurzer Belichtungszeit ermoglicht, damit das Beugungsscheibchen nicht durch das Seeing ausgewaschen
wird. Die Linsen von Refraktoren, wie die des Garten Teleskops, miissen ebenfalls kollimiert sein, aller-
dings sind sie sehr fest im Tubus verankert, weshalb dieser Schritt nur durch den Hersteller durchgefiihrt
werden muss.

7.7.8 Kiihlung

Die Kiihlung der Kamera wird aktiviert, um das thermische Rauschen zu reduzieren. Dabei wird der
Sensor mehrere zehn Grad unter die Umgebungstemperatur gekiihlt.

7.7.9 Fokussierung

AnschlieBend muss der Sensor in die Brennebene des Teleskops gebracht werden um eine scharfe
Abbildung zu erreichen. Dieser Vorgang wird als Fokussieren bezeichnet. Als Hilfsmittel kann dafiir eine
Bahtinov Maske verwendet werden (siche Abschnitt 11.2). Alternativ kann eine Autofokus Prozedur
gestartet werden. Dabei nimmt die Software am PC automatisch viele Einzelbilder auf und versucht, die
Position des Fokus zu finden, bei der die Sterne die kleinste Ausdehnung auf dem Sensor zeigen. Dafiir
muss sich der Sensor allerdings zu Beginn schon nahe dem Fokuspunkt befinden.

Durch den potentiell unterschiedlichen Brechungsindex verschiedener Filter ist es moglich, dass die
Brennebene an leicht unterschiedlichen Positionen sitzt. Falls dem so ist, muss nach jedem Filterwechsel
neu fokussiert werden. Die im Praktikum verwendeten Filter sind homofokal, das bedeutet, dass die
Brennebene fiir alle Filter an der gleichen Position liegt. Ein individueller Fokus ist daher nicht notwendig.

60



Kapitel 7. Planung und Durchfiihrung optischer Beobachtungen

Der Aufbau der Teleskope wird durch die Betreuer*innen durchgefiihrt, ebenso wie die Akklimatisierung
der Kuppeln.

7.7.10 Kalibrationsaufnahmen

Mit der Kiihlung aktiviert und dem Fokus korrekt eingestellt, konnen die Kalibrationsaufnahmen vorge-
nommen werden.

Voriibung 14: Welche Kalibrationsaufnahmen gibt es? Welche miissen direkt vor oder nach der Imaging
Session gemacht werden und welche konnen auch zu einem anderen Zeitpunkt vorgenommen wer-
den? Auf welche Einstellungen der Kameras muss bei den Kalibrationsaufnahmen geachtet werden?
Beachten Sie die Besonderheiten, die durch den HDR Modus der C4-16000 notwendig werden (siehe
Abschnitt 11.11.2).

7.7.11 Guiding Kalibration

AnschlieBend wird das Guiding kalibriert. Dazu wird ein Stern verwendet, dessen Position bei einer
moglichst kleinen Deklination liegt.

Voriibung 15: Warum sollte die Deklination bei der Kalibration des Guidings moglichst klein sein?

An dieser Stelle sollte tiberpriift werden, ob in der verwendeten Software Dithering aktiviert ist. Falls nicht,
sollte es aktiviert werden. Die Einstellung sollte so gewihlt werden, dass die Richtung des Ditherings
zwischen jeder Belichtung zufillig ist und die Strecke auf weniger als ca. vier Pixel begrenzt ist. Die
Strecke bezieht sich dabei auf die Anderung der Position des Sterns auf dem Sensor der Guiding Kamera.
Ausgefiihrt wird das Dithering durch die Software, welche das Guiding steuert.

7.7.12 GOTO & Plate Solving

Nun muss das Objekt im Bildfeld zentriert werden. Fast alle Objekte lassen sich in vorprogrammierten
Katalogen der jeweiligen Steuersoftware oder dem Handpad der Montierung selbst finden. Dort sind
die Koordinaten des Objekts hinterlegt, welche von der Montierung dann angefahren werden. Ist das
Objekt nicht direkt verfiigbar, so wie beispielsweise Kometen, welche ihre Position dndern, so miissen die
Koordinaten manuell eingegeben werden. Hat die Montierung den Schwenk beendet, kann Plate Solving
verwendet werden, um die Position zu iiberpriifen und gegebenenfalls zu korrigieren. Dazu sollte der
Luminanzfilter und eine kurze Belichtungszeit von wenigen Sekunden ausgewdéhlt werden. Der restliche
Vorgang reduziert sich auf das Driicken eines Knopfes.

7.7.13 Guiding Aktivierung
An dieser Stelle wird eine kurze Belichtung der Guiding Kamera erstellt, in der die Software selbst einen
geeigneten Stern wahlt. Danach wird die Software instruiert, das Guiding zu starten.

7.7.14 Imaging Sequenz

Damit sind alle Einstellungen vorgenommen und die Bildsequenz kann gestartet werden.

Belichtungszeit

Die Belichtungszeit sollte so gewihlt werden, dass das Objekt im Bild zumindest erkennbar ist, also das
Signal sichtbar liber dem Rauschen liegt. Allerdings darf die Belichtungszeit nicht so lang sein, dass helle
Sterne iiberbelichtet sind. Ublicherweise betrigt die Belichtungszeit fiir Breitbandaufnahmen wenige
Minuten.

Voriibung 16: Weshalb macht es Sinn, auch wenn Sterne deutlich nicht iiberbelichtet sind, die Belichtungs-
zeit auf wenige Minuten zu begrenzen?
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Sequenz

Sind die Einstellungen fiir jeden Filter vorgenommen, kann die Sequenz der Bilder eingestellt werden. Es
steht nur eine begrenzte Zeit fiir den Versuch zur Verfiigung. Fiir jede Belichtung fillt die Belichtungszeit,
die Zeit das Bild auf dem Computer zu speichern, welche bei modernen CMOS Kameras wie der C4-
16000 und der ASI6200 vernachldssigbar kurz ist, und die Zeit fiir das Dithering (ca. 5 Sekunden) an. Die
Anzahl der Belichtungen jedes Filters muss so gewéhlt werden, dass die gesamte Dauer des Versuchs in
den zeitlichen Rahmen passt.

7.7.15 Meridianflip

Je nach Position des Objekts ist es moglich, dass es im Laufe der Nacht den Meridian passiert. Ist dies der
Fall, so muss die Montierung die Rektaszensionsachse um 180° rotieren. Dieser Vorgang wird Meridianflip
genannt. Er wird von der Software vollautomatisch durchgefiihrt. Anschlieend wird mithilfe von Plate
Solving das Objekt wieder exakt im Zentrum des Bildes positioniert und die Sequenz fortgesetzt. Je
nach Einstellung kann davor auch noch eine Autofokus Prozedur durchgefiihrt werden, weil sich durch
die andere Lage des Teleskops und einer dadurch verursachten leichten Verschiebung der Optik der
Fokuspunkt verschieben kann.

Voriibung 17: Warum ist ein Meridianflip notwendig, wenn das Objekt den Meridian passiert? Was wiirde
passieren, wenn der Meridianflip nicht ausgefiihrt werden wiirde?

7.7.16 Abbau

Der Abbau der Gerite erfolgt durch das Personal der Sternwarte.
Nachdem alle Aufnahmen vorgenommen wurden, wenn die Ddmmerung einsetzt oder das Wetter schlecht
wird, muss das gesamte Equipment abgebaut und verstaut werden:

Kiihlung aus: Die Kiihlung der Kamera wird deaktiviert, damit sich der Sensor auf die Umgebungstem-
peratur aufheizt.

Parken: Die Montierung wird angewiesen in die Parkposition zu fahren. Dieser Schritt ist sehr wichtig
und sollte immer durchgefiihrt werden, bevor die Montierung abgeschaltet wird.

Elektronik aus: Samtliche Gerite werden ausgeschaltet. Der Kippschalter der Montierung darf beim
Abschalten nur einmal betétigt werden!

Anbringung der Abdeckungen & Entfernung des Equipments: Die Abdeckungen werden wieder auf
die Offnungen der Teleskope gesetzt, alle Kameras, Linsen und weitere angebrachte Geriite werden
entfernt und anschlieBend die Offnungen der Okularausziige wieder mit den dafiir vorgesehenen
Kappen verdeckt.

Verschliefen der Kuppelspalte und Parken der Kuppel: Nur fiir das Teleskop in der Kuppel notwen-
dig

Abbau des Teleskops: Nur fiir das Garten Teleskop notwendig
Aufgabe 7: Nehmen Sie nun das in Aufgabe 6 ausgewihlte Objekt mit dem entsprechenden Setup auf.

Sie werden entweder mit dem Ernst Hartwig-Teleskop oder dem Garten Teleskop beobachten, nicht mit
beiden! Es wird pro Gruppe nur ein Objekt beobachtet.

7.8 Effekte in Bildern

Aufgrund der geringen Helligkeit von astronomischen Objekten weisen die Bilder, die von den Sensoren
der Kameras erzeugt werden, besondere Eigenschaften auf. Aulerdem fallen diverse Schmutzeffekte sehr
schnell ins Gewicht. Diese Eigenschaften sind in Abschnitt 11.4 und 11.5 erléutert.
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Abbildung 7.11: Das CDK20 in Betrieb

7.9 Stacking & Statistik

Generell miissen, um eine gutes Signal zu Rausch Verhdltnis (Englisch: Signal to Noise Ratio, kurz SNR)
zu erhalten, viele Einzelaufnahmen gemacht werden. Dies gilt fiir die Belichtungen ebenso wie fiir die
Kalibrationsaufnahmen. Anschliefend werden diese Einzelnaufnahmen miteinander kombiniert, in einem
Prozess, der sich Stacking (Stapeln) nennt. Der genau Vorgang und der statistische Hintergrund sind in
Abschnitt 11.7 erldutert.

7.10 Bildverarbeitung in der Praxis

Die Verarbeitung aller Kalibrationsaufnahmen und Einzelbelichtungen muss nicht von Hand geschehen
sondern wird mit Hilfe von spezialisierter Software durchgefiihrt. Der generelle Arbeitsablauf ist in
Abschnitt 11.8 beschrieben, wihrend in Abschnitt 11.9 einige Programme als konkrete Beispiele gezeigt
werden. Beachten Sie, dass fiir die Bilder der Moravian C4-16000 ein spezielles Verfahren bei der
Kalibration angewendet werden muss, das in Abschnitt 11.9.3 erklart ist.

Aufgabe 8: Reduzieren Sie die Aufnahmen des Objekts mit einer Software Threr Wahl (Beispiele sind in
Kapitel 11.9 zu finden) und stacken Sie diese zu “Master Frames” der verwendeten Filter. Bitte verwenden
Sie als Arbeitsverzeichnis die hierfiir vorgesehenen Ordner /userdata/data/praktikum/praktiXY.
Sollten Sie dies nicht tun, und die GroéBe der temporiren Daten iibersteigt einen gewissen Wert, so konnen
Sie iiberhaupt keine Daten mehr speichern. Kombinieren Sie diese Frames anschlieend zu einem Farbbild
und wenden Sie Nachbearbeitung Threr Wahl an.

Aufgabe 9: Erstellen Sie ein Protokoll (als Fortsetzung der Berechnung der Koordinaten), in dem Sie die
verwendete Instrumentierung, die Auswahl des Objekts, die Durchfiihrung der Beobachtung und die
erhaltenen Daten beschreiben. Erklédren Sie die Schritte, die in der Aufbereitung und Verarbeitung der
Daten verwendet wurden. Erldutern Sie das abgebildete Objekt, die Prozesse, welche das gemessene Licht
erzeugen, und andere auffillige Effekte im finalen Bild.

7.11 Gartenbeobachtung und Orientierung am Himmel

Dieser Versuchsteil findet bei gutem Wetter parallel zu allen anderen Beobachtungsversuchen statt. Die
Abfolge der einzelnen Versuche ist dem am Beobachtungstag herausgegebenem Plan zu entnemmen.

Vor der Entwicklung von Photoplatten und CCDs waren visuelle Beobachtungen mit dem Auge wichtiger
Bestandteil der astronomischen Forschung. Auch heutzutage werden solche Beobachtungen zum Beispiel
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gerne in Rahmen der Offentlichkeitsarbeit und Freizeit durchgefiihrt. Im Gegensatz zu den anderen
Versuchsteilen wird das Teleskop hier in Kombination mit einem Okular genutzt. In erster Ndherung
kann dieses Setup wie folgt beschrieben werden. Die erreichte VergroBerung V hingt sowohl von den
Eigenschaften des Teleskops, als auch denen des Okulars ab. Entscheidend sind die Brennweiten der
beiden Komponenten.

f Teleskop

V= (7.11)

f Okular
Jedes Okular hat ein festgelegtes Gesichtsfeld Goyylar und zusammen mit der Vergroerung V ergibt sich

dann das beobachtete Gesichtsfeld zu:

GOkular
G=—— 7.12
v (7.12)

Somit kann abgeschitzt werden, wie Grof3 ein Objekt im Vergleich zum Gesichtsfeld ist. Schon lange
gibt es Teleskope auf Montierungen, die nachfiihren, aber frither waren diese Montierungen nicht mit
einer eingebauten GOTO-Funktion ausgestattet. Daher war es notig, Objekte per Hand aufzufinden.
Dazu benutzt man Aufsuchkarten bzw. Sternkarten. Diese stellen die Positionen von Sternen und dem
aufzusuchenden Objekt dar, wobei hierbei mehrere pro Objekt benutzt werden, welche verschiedene
Ausschnitte des Sternenhimmels zeigen. Man beginnt mit der Karte mit dem grossten Ausschnitt und sucht
dabei das markanteste (meist der hellste Stern) Objekt oder das markanteste Muster nahe am Ziel-Objekt
auf der Karte mit dem Teleskop per Hand auf. Dabei muss drauf geachtet werden, dass der Ausschnitt
der ersten Karte nicht zu grof ist. Eine Karte die etwa das gesamte Sternbild, in dem sich das Zielobjekt
befindet, zeigt ist hier schon zu grob. Danach nimmt man die nichste Karte mit einem kleineren Ausschnitt
und wiederholt den Prozess. Karten die nur einen Stern zeigen sind auch nicht sinnvoll. So kann man sich
immer niher an das zu beobachtende Objekt heranarbeiten. Diese Methode nennt man auch Star-Hopping,
da man beim Aufsuchen von Stern zu Stern springt, um das Objekt zu finden. Diese Methodik setzt
auch Wissen iiber Sternbilder und die Orientierung am Himmel voraus. So kann zum Beispiel der Grof3e
Wagen dazu genutzt werden um den Kleinen Wagen und die Position des Polarsterns zu finden, womit
man auch weifl wo sich Norden befindet. Auch erleichtert dieses Wissen das Lesen von Sternkarten
und Aufsuchkarten. Achten Sie darauf, dass die Karten auch im Dunkeln gut lesbar sind. Fiir diesen
Versuchsteil bedarf es keiner schriftlichen Vorbereitung und eine Dokumentation im Protokoll ist auch
nicht notig.

Voriibung 18: Machen Sie sich mit den wichtigsten Sternbildern vertraut. Welche werden dabei als
Orientierungspunkte gebraucht? Die Tutoren*innen werden Sie hierzu wihrend der Beobachtung befragen.

Aufgabe 10: Erstellen Sie fiir ein Objekt ihrer Wahl Aufsuchkarten. Nutzen Sie dafiir z.B. die Software
Stellarium (Screenshots) oder ein geeignetes Online-tool wie etwa das SDSS DR12 Finding Chart Tool
oder das ESO Online Digitized Sky Survey. Beachten Sie dabei, dass das Objekt auch zur Zeit der
Beobachtung gut sichtbar ist, es nicht zu klein und dunkel ist. Hierfiir eignen sich besonders die hellsten
Galaxien, Kugelsternhaufen, offene Sternhaufen und die gro3ten Planetarische Nebel. Achten Sie darauf,
dass das Objekt eine Oberflichenhelligkeit von mindestens 13 mag/arcmin® aufweist, da es sonst schwer
wird das Objekt aufzufinden. Vergleichen Sie die Grofe des Objekts mit dem Gesichtsfeld (Teleskop:
apochromatischer Refraktor mit 115 mm Offnung und 805 mm Brennweite, Okular: William Optics
UWAN eyepiece 2 Okular mit Brennweite 28 mm und Gesichtsfeld von 82°).

Aufgabe 11: Beobachten Sie das von ihnen ausgwihlte Objekt mit dem Teleskop im Garten. Nutzen Sie
hierzu die erstellten Aufsuchkarten und die Methode des Star-Hoppings.

Aufgabe 12: Nachdem Sie das ausgewihlte Objekt beobachtet haben, nutzen Sie das Teleskop um andere
gut sichtbare Objekte (z.B. den Mond, Planeten, Sternhaufen, Nebel) zu beobachten. Hierbei sind Thnen
die Tutoren*innen gerne behilflich.
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KAPITEL 8

SPEKTROSKOPIE &
SPEKTRALKLASSIFIKATION

8.1 Einleitung

Um Sterne untersuchen zu kénnen, werden Spektrographen benutzt. Mit Hilfe dieser Gerite ldsst sich
Licht in seine Bestandteile, d.h. in die einzelnen Farben, zerlegen. Abbildung 8.1 zeigt schematisch den
Aufbau und Strahlengang eines Gitterspektrographen wie er auch im Praktikum verwendet wird. Die
wesentlichen Komponenten und ihre Aufgaben sind:
o Teleskop: Sammelt das vom Stern abgestrahlte Licht und fokussiert es in der Brennebene.
e Spalt: Dient zur Abschirmung von unerwiinschtem Streulicht. Wie spiter gezeigt wird, hat die
Spaltbreite b erheblichen Einfluss auf die Qualitit des aufgenommenen Spektrums.
o Kollimator: Sorgt dafiir, dass das Sternlicht parallel auf das Dispersionselement féllt und somit ein
sinnvolles Interferenzmuster entsteht.
¢ Dispersionselement: Das Herzstiick eines Spektrographen. Trennt das Licht anhand der Wellen-
lange in seine Bestandteile. Kann ein Prisma oder ein (Reflektions-)Gitter sein.
o Kamera-Objektiv: Bildet das erzeugte Spektrum auf den CCD Detektor ab.
o CCD Detektor: Erzeugt ein digitales Bild des Spektrums.
Das Dispersionselement im Bamberger Spektrographen ist ein Blaze-Reflektionsgitter wie es in Ab-
bildung 8.2 skizziert ist. Die regelmifig angeordneten, geneigten Furchen bilden eine gitterformige
Struktur. Genau wie die Spalte in einem Transmissionsgitter fithren diese (verspiegelten) Furchen zu
einer periodischen Phasenvariation und somit zur Dispersion des reflektierten Lichtes in die einzelnen
Farben. Die Neigung der Furchen um den Blaze-Winkel @ relativ zum Lot des Gitters hat zur Folge, dass
das Intensititsmaximum — hervorgerufen durch ungestreutes Licht auf dem klassischen Lichtweg, also
betragsmdfsig gleichem Einfalls- und Ausfallswinkel relativ zum Lot der Furche, und somit a + 8 = 20
(Vorzeichenkonvention aus Abbildung 8.2 beriicksichtigen) — in Richtung des dispergierten Lichtes
verschoben wird. Auf diese Weise werden Lichtverluste minimiert. Die Bedingung fiir konstruktive
Interferenz kann aus dem Huygensschen Prinzip und der Tatsache, dass der Gangunterschied As zweier
Lichtwellen ein ganzzahliges Vielfaches n der Lichtwellenlinge A sein muss, abgeleitet werden'. Mit
Hilfe von Abbildung 8.2 (Vorzeichenkonvention beachten!) und ein wenig Geometrie ergibt sich folgende
Gleichung:

d(sina + sinf) = As = nA. (8.1)

"Veranschaulichung am Doppelspalt:
http://www.leifiphysik.de/themenbereiche/beugung-und-interferenz/versuche#lightbox=
/themenbereiche/beugung-und-interferenz/lb/doppelspalt-animationen-doppelspalt-keimyung

66


http://www.leifiphysik.de/themenbereiche/beugung-und-interferenz/versuche#lightbox=/themenbereiche/beugung-und-interferenz/lb/doppelspalt-animationen-doppelspalt-keimyung
http://www.leifiphysik.de/themenbereiche/beugung-und-interferenz/versuche#lightbox=/themenbereiche/beugung-und-interferenz/lb/doppelspalt-animationen-doppelspalt-keimyung

Kapitel 8. Spektroskopie & Spektralklassifikation

] ‘J\c
|

W

Licbtstra hy

Kollimator Spalt in der
Brennebene
des Teleskops

Abbildung 8.1: Schematischer Aufbau und Strahlengang eines Gitterspektrographen. Hierbei ist fk,) die Kollima-
torbrennweite, fx., die Kamerabrennweite, b die Spaltbreite und Aa der aus Sicht des Gitters vom Spalt umspannte
Winkelbereich. Die gestrichelte Linie ist ein alternativer Lichtstrahl, der vom Rand des Spaltes kommt.

Lot des Gitters

Lot der Furche

® \ / d “,/'/.
‘ ‘

Abbildung 8.2: Blaze-Gitter und Definitionen damit verbundener GrofBen: d ist der “Spaltabstand”, d.h. der Abstand
zweier Furchen, © der Blaze-Winkel, « der Einfall- und 8 der Ausfallwinkel (Beugungswinkel) des Lichts. Bemer-
kung: a und 8 werden relativ zum Lot des Gitters gemessen und sind vorzeichenbehaftet. Winkel entgegen dem
Uhrzeigersinn sind positiv, im Uhrzeigersinn negativ.
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Richtu :
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Abbildung 8.3: AbbildungsmalBstab einer Linse mit Brennweite f bei unendlicher Gegenstandsweite.

Hier ist d der Abstand zweier Furchen, n die Beugungsordnung, « der Einfall- und 8 der Ausfallwinkel
des Lichts relativ zum Lot des Gitters. Wihrend g einen durch die Gré8e des CCD Detektors limitierten
Wertebereich einnehmen kann, sind d, n und a geritespezifische, feste Groen. Gleichung 8.1 erlaubt
folglich die Berechnung des Beugungswinkels 5 in Abhéngigkeit der Wellenlidnge A.

Ein wesentliches Qualitdtsmerkmal eines Spektrums ist das spektrale Auflosungsvermégen R, definiert
als das Verhiltnis von Wellenldnge A zur zugehorigen Unschirfe A4, also dem minimalen Abstand im
Spektrum mit dem zwei Punkte gerade noch unterschieden werden kdnnen:

R A
=1
Zwei Prozesse sind fiir das Verschmieren von A und somit fiir die Begrenzung von R verantwortlich.
Zum einen kommt es bei der Beugung des Lichtes am Gitter zum Verwaschen der Linien. Mit dem
Rayleighschen Kriterium — das Hauptmaximum einer Wellenlinge féllt mit dem ersten Beugungsminimum
der anderen zusammen — ergibt sich (fiir Details siehe Vorlesung Experimentalphysik 3: Optik und
Quantenphinomene):

(8.2)

Raitter = 1N . (8.3)

Hierbei ist n wieder die Beugungsordnung und N die Zahl der ausgeleuchteten Spalte oder Furchen.

8.2 Vorbereitung

Die Rolle des Spaltes

Die Ausdehnung b des Eintrittsspalts ist der zweite Aspekt, der dazu fiihrt, dass beliebig nahe Punkte im
Spektrum nicht voneinander getrennt werden kdnnen. Aufgrund der endlichen Spaltbreite trifft das Licht
nicht nur parallel auf das Gitter, sondern auch leicht geneigt dazu (siehe gestrichelte Linien in Abb. 8.1
und 8.2). Entsprechend variiert der Einfallwinkel @ um einen kleinen Bereich Aa.

Voriibung 1:
a) Erldutern Sie anhand von Abbildung 8.3, dass fiir den Abbildungsmafistab einer Linse gilt:

B=fo. (8.4)

Tipp: Kleinwinkelnidherung ist wegen ¢ < 1 moglich.

b) Welchen Winkelbereich Ae umspannt der Spalt aus Sicht des Gitters?

c) Leiten Sie Gleichung 8.1 nach @ ab und ermitteln so einen Ausdruck fiir d1/da! Verwenden Sie dabei
die Tatsache, dass d, 8 und n unabhéngig von « sind.

d) Bestimmen Sie unter Benutzung der linearen Niherung A1 = d4/da Aa die durch die Spaltbreite b
verursachte Wellenldngenunschirfe A4 . Welche Eigenschaft muss b erfiillen, damit die Ndherung
gerechtfertigt ist?

Wie in Voriibung 1 gesehen, fiihren die leicht unterschiedlichen Einfallwinkel Aa zu einem Verschmieren
AA und entsprechend zu einer endlichen Auflosung:

n foll

_— 8.5
db cosa 8.5

RSpalt =
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Die durch die Spaltbreite vorgegebene Auflosung (Gleichung 8.5) ist typischerweise deutlich kleiner als
die des Gitters (Gleichung 8.3). Daher kann in sehr guter Ndherung davon ausgegangen werden, dass das
Auflosungsvermogen des gesamten Spektrographen durch Gleichung 8.5 beschrieben wird.

Spektren mit hoher Auflosung sind erstrebenswert, da sie viele Details offenbaren, die in niedrig aufge-
l1osten Spektren verborgen bleiben. Aus diesem Grund sollten die Parameter in Gleichung 8.5 so gewihlt
werden, dass R moglichst grofl wird. Aufgrund von praktischen und technischen Hindernissen ist dies nur
bis zu einem gewissen Grad moglich. Die zwei einfachsten Manahmen zur Optimierung des Auflosungs-
vermogens sind die Spaltbreite b zu verkleinern und in hohen Beugungsordnungen n zu beobachten.
Beides geht jedoch mit Nachteilen einher. Wie in Voriibung 2 gezeigt wird, besitzen Sterne eine durch
das ortliche Seeing verursachte, nicht zu vernachlédssigende Ausdehnung in der Fokalebene des Telesko-
pes. Ist b kleiner als der in der Aufgabe berechnete lineare Durchmesser, fiihrt dies zu unerwiinschten
Lichtverlusten am Spalt. Daher darf die Spaltbreite nicht zu klein sein.

Voriibung 2:

Welche Ausdehnung (in um) hat ein Stern aufgrund des durchschnittlichen Bamberger Seeings von 3" in
der Fokalebene des 40 cm Teleskops (freteskop = 4.064 m) und des 50 cm Teleskops (freteskop = 3.454 m)?
Was wire demnach ein guter Wert fiir die Spaltbreite b?

Echelle Spektrograph

Die Verwendung von hohen Beugungsordnungen n birgt das Problem, dass diese Ordnungen nach
Gleichung 8.1 sehr stark iiberlappen, d.h. Licht verschiedener Ordnungen und Wellenlidngen unter dem
gleichen Winkel 8 gebeugt werden:

Voriibung 3: Fiir festen Einfallwinkel & und Spaltabstand d: Licht welcher Wellenldnge A34,46/58 Wird in
Ordnung n = 34, n = 46, n = 58 unter dem gleichen Ausfallwinkel 8 gebeugt wie Licht der Wellenldnge
A33 = 6662.2686 A in Ordnung n = 33?

Beispielsweise iiberlappt nahezu das gesamte, mit dem Auge sichtbare Licht (3800 A < 1 < 7800 A),
wenn man Ordnungen im Bereich 30 < n < 58 in Betracht zieht. Will man mit so groen Ordnungen
arbeiten, miissen die einzelnen Beugungsordnungen voneinander getrennt werden. Dies kann mit Hilfe
eines “Querdispersionselementes” geschehen, also einem zweiten Gitter oder Prisma welches zur Dis-
persionsrichtung des Blaze-Gitters um 90° gedreht ist. Das resultierende, stufenférmige Spektrum wird
als Echelle-Spektrum (aus dem Franzdsischen: Stufe, Leiter) bezeichnet. Abbildung 8.4 zeigt dieses
Prinzip schematisch am Beispiel zweier iiberlappender Ordnungen. Anstatt das gesamte Spektrum in
einer Ordnung zu beobachten, kann man durch geschickte Wahl der involvierten Parameter 7, @, 8 und
d erreichen, dass jede einzelne iiberlappende Ordnung jeweils einen kleinen, exklusiven Teilbereich
des Spektrums abdeckt. Durch Zusammenfiigen der Einzelordnungen entsteht schlieBlich das komplette
Spektrum. Dieser Ansatz hat den Vorteil, dass nur ein relativ kleiner, quadratischer CCD Chip erforderlich
ist, um den vollstindigen Spektralbereich zu erhalten. Welche Beugungsordnung welchen Bereich des
Spektrums abdeckt, ldsst sich anhand des klassischen, ungebeugten Lichtwegs mit maximaler Intensitit
und der damit verbundenen Eigenschaft @ + 8 = 20 (siehe Paragraph vor Gleichung 8.1) herausfinden.
Die zugehorige Wellenlinge A9 wird als Blaze-Wellenlinge bezeichnet und ergibt sich aus Gleichung 8.1
zu

n/lg = d(sina + sin ) =d[sina +sin(20 — a)] . (8.6)

a+p=20

Ersetzt man in Gleichung 8.5 A durch 2%, so hat man eine sehr gute Niherung fiir die Auflosung Rechelle
eines Echelle Spektrographen. Es ldsst sich zeigen:

REechelle ® K = konstant . 8.7)

Hierbei ist K eine geritespezifische Konstante, die sich aus den in Tabelle 8.1 aufgelisteten Werten
berechnen lisst.
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Einfallendes Licht

Ordnung n

4| Ordnung n + 1

CCD Detektor

Querdispersionselement

Blaze-Gitter

Abbildung 8.4: Prinzip eines Echelle Spektrographen: Um die iiberlappenden Beugungsordnungen zu trennen, wird
zwischen Blaze-Gitter und Kamera-Objektiv (nicht eingezeichnet) ein zusitzliches Gitter oder Prisma mit um 90°
gedrehter Dispersionsrichtung eingebaut. Dadurch werden die Ordnungen auf dem CCD Chip rdaumlich voneinander
getrennt.

Tabelle 8.1: Spezifikationen des im Praktikum verwendeten Echelle Spektrographen.

Parameter Wert H Parameter Wert
Blaze Winkel ® 63.5° || Spaltbreite b 25 ym
Einfallwinkel o 73.2° || Pixelbreite bpixe 9 um
Ausfallwinkel 8 53.8° || Kollimatorbrennweite fxon 100 mm
Spaltabstandd ~ 1/79 mm | Kamerabrennweite fxam 150 mm

Voriibung 4: Leiten Sie Gleichung 8.7 und damit einen Ausdruck fiir K her! Berechnen Sie Rg¢peje mit
Hilfe von Tabelle 8.1!

Die beste Auflosung eines Spektrographen ist wertlos, wenn der Detektor sie nicht registrieren kann.
Daher muss sichergestellt werden, dass das Auflésungsvermogen Recp des CCD Chips in etwa dem aus
Gleichung 8.7 entspricht. Nach dem Nyquist-Kriterium ist das riumliche Auflosungselement des CCD
durch die zweifache Pixelbreite bpixe] gegeben.

Voriibung 5: Leiten Sie mit Hilfe des Nyquist-Kriteriums Rccp her! Tipp: Aus Symmetriegriinden konnen
Sie das Ergebnis von Voriibung 4 benutzen, wenn Sie dort @, b und fxo durch die kameraseitigen Gréfen
ersetzen (siehe Abbildung 8.1). Berechnen Sie Rccp!

8.3 Durchfiihrung

Aufgabe 1: Beobachtung
a) Nehmen Sie mit Unterstiitzung der Betreuer mit dem Echelle Spektrographen ein Sonnenspektrum
auf.
b) Wenn es das Wetter zuldsst, nehmen Sie auch ein Sternspektrum auf. Die Koordinaten des Zielobjektes
werden Thnen von den Betreuern zugewiesen. Ansonsten erhalten Sie die entsprechenden Rohdaten
aus vorherigen Beobachtungen.

Die Aufnahmen der CCD Kamera als solche kénnen zunichst nicht fiir eine Analyse des Spektrums
verwendet werden. Vorher miissen diese sogenannten Rohdaten reduziert werden, also in einen fiir die
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Auswertung geeigneten Zustand gebracht werden. Dieser Vorgang wird als Datenreduktion bezeichnet. Es
folgt ein Uberblick iiber die darin enthaltenen Schritte am Beispiel eines Echelle Spektrums:

o Subtraktion des Dunkelstroms: Aufgrund der endlichen Temperatur des Detektors kommt es wihrend
einer Aufnahme zu thermischen Anregungen innerhalb des CCD Chips. Das dadurch hervorgerufene,
kiinstliche Signal ist abhéngig von der Belichtungszeit und wird durch Subtraktion eines “Darkframes”
korrigiert, also einer Aufnahme gleicher Dauer und Temperatur aber mit geschlossenem Blendenver-
schluss der Kamera (siche Anleitung zum Versuch “Eigenschaften optischer CCDs”, Kapitel 6).

Entfernung von Cosmics: Hoch-energetische, kosmische Teilchen (“Cosmics”) verursachen uner-
wiinschte Signale auf dem CCD-Chip und treten umso hiufiger auf, je langer belichtet wurde (siehe
Abschnitt 11.4.9 auf S. 115). Die Intensitiit dieses meist auf einzelne Pixel beschrinkten Signals
liegt fast immer deutlich iiber dem des eigentlich anvisierten Zielobjektes. Durch Anwendung eines
numerischen Filters, der nach bestimmten Kriterien (z.B. Stirke und Pixelausdehnung des Signals)
nach solchen Ereignissen sucht und sie gegebenenfalls durch einen (lokalen) Mittelwert ersetzt, konnen
Cosmics wirkungsvoll entfernt werden.

Entfernung von Streulicht: Streulicht, das durch Reflexionen im Spektrographen oder in der Kamera
entstanden ist, fithrt dazu, dass das Licht einer Ordnung durch das angrenzender Ordnungen kontaminiert
wird. Die jeweilige Stirke des Streulichts kann durch das Signal zwischen diesen Ordnungen abgeschitzt
und dadurch effektiv entfernt werden.

Flatfieldkorrektur: Der Intensitdtsverlauf innerhalb einer Ordnung wird ginzlich von der sogenannten
Blaze-Funktion dominiert, welche bei der Blaze-Wellenléinge A0 (siche Gleichung 8.6) ein Maximum
hat und zu den Seiten hin stark abfillt. Um die einzelnen Beugungsordnungen zu einem schon glatten
Spektrum zu kombinieren, ist es jedoch erforderlich, diesen Effekt zu korrigieren. Dazu nimmt man
das Spektrum einer kontinuierlichen — d.h. emissions- und absorptionslinienfreien — Quelle, also ein
Flatfield, auf. Division des Sternspektrums durch das Flatfield entfernt schlieBlich den Verlauf der
Blaze-Funktion einigermaflen gut.

Wellenlingenkalibrierung: Mit einer Thorium-Argon (ThAr) Vergleichslampe, bei der die Wellen-
langen der Emissionslinien genau bekannt sind, wird die Dispersionsrelation bestimmt, d.h. jeder
Pixelposition x wird eine Wellenldnge A zugeordnet.

Rebinning: Die einzelnen Beugungsordnungen werden aus dem zweidimensionalen Bild extrahiert
und in eindimensionale Datenarrays umgewandelt. Die Pixelskala wird durch die im vorherigen Schritt
erzeugte Wellenlidngenskala ersetzt.

Zusammenfiigen der Ordnungen (Order merging): Die einzelnen Beugungsordnungen werden zu
einem einzigen Spektrum zusammengefiigt. Im Uberlappbereich zweier benachbarter Ordnungen wird
ein gewichtetes Mittel gebildet.

Normierung: Indem man den Kontinuumsverlauf von Sternspektren (Bereich ohne Emissions- oder
Absorptionslinien) gleich eins setzt — es also normiert — erleichtert man deren Vergleichbarkeit unge-
mein.

Aufgabe 2: Datenreduktion Reduzieren Sie alle aufgenommenen Spektren mit dem Programmpaket
MIDAS, wie in Anhang B ausfiihrlich beschrieben.

Aufgabe 3: Empirische Bestimmung des spektralen Auflésungsvermégens

a) Die Emissionslinien der Thorium-Argon-Lampe haben eine nahezu verschwindend geringe intrinsische
Linienbreite. Das Verschmieren der Linien durch die endliche Auflésung des Spektrographen ist daher
(in guter Nédherung) ihr einziger Verbreiterungsmechanismus.

Bestimmen Sie empirisch die Auflésung Rgmp(4) anhand ca. fiinfzehn (nicht zu starker) Emissions-
linien des Thorium-Argon-Vergleichsspektrums (z.B. sonne_thar_swrm. fit). Wenden Sie dazu
den MIDAS Befehl CENTER/GAUSS GCURSOR,2 ? emission (siche Anhang B) an. Die Auflosung
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Rgmp(A4) ist der Quotient aus Wellenléinge des Linienkerns und Halbwertsbreite. Die ausgewéhlten
Linien sollten den ganzen spektralen Bereich abdecken.

b) Vergleichen Sie Ihre Werte mit der von MIDAS — auf die gleiche Weise — bestimmten Auflosung
(siehe z.B. sonne_thar_swrmR.ps).

¢) Vergleichen Sie Rgyp mit der theoretischen Auflésung Rryeo und diskutieren Sie das Ergebnis! Tipp:
Rpeo ldsst sich aus Reep und Rgchee bestimmen.

Der Miinchener Optiker Joseph von Fraunhofer studierte als erster (ab 1813) das Sonnenspektrum und
vermal3 die Wellenldngen der Absorptionslinien (Fraunhofer-Linien) systematisch. Spater wurde erkannt,
dass die Spektrallinien verschiedenen chemischen Elementen zugeordnet werden kénnen.
Systematische Untersuchungen ab dem Ende des 19. Jahrhunderts an der Harvard-Sternwarte durch
Pickering und Fleming zeigten, dass Sternspektren in Spektraltypen eingeordnet werden kénnen. Die
Harvard-Sequenz wird durch Buchstaben bezeichnet: O, B, A, F, G, K, M. Nihere Details hierzu finden
sich z.B. in Karttunen et al. (2003)

Aufgabe 4: Auswertung des Sonnenspektrums

a) Identifizieren Sie alle Absorptionslinien des Sonnenspektrums aus Tabelle 8.2 und untersuchen Sie die
Abweichungen (Vorzeichen beriicksichtigen!) Ihrer Wellenldngenmessungen (z.B. mit CENTER/GAUSS
GCURSOR, 2 ? absorption, siche Anhang B) von den Tabellenwerten!

Was fiir eine Abweichung wiirden Sie im Mittel aus welchem Grund erwarten? Stimmt Thre Messung
damit liberein?

Vergleichen Sie die zugehorige Standardabweichung mit der Genauigkeit Threr Wellenldngenkali-
bration (“MEAN RMSD”), welche anhand des Thorium-Argon-Spektrums bestimmt wurde. Warum
erreichen Sie diese Genauigkeit im Sonnenspektrum nicht?

b) Erkliren Sie mit eigenen Worten was die Aquivalentbreite einer Absorptionslinie ist und wozu man
sie verwenden kann.

Messen Sie die Aquivalentbreiten (mit INTEGRATE/LINE, siche Anhang B) der Linien Ca1 6122.22 A,
Fe1 6430.85 A und H 6562.79 A in den Spektren der Sonne, von o Dra (KOV) und y Dra (F7V).
Letztere finden Sie im Ordner spektralklassifikation.

Inwieweit entsprechen die Linien den Erwartungen aus Abbildung 8.5?

Tipp: Um Messfehler moglichst klein zu halten, sollten Sie die einzelnen Linien immer direkt hin-
tereinander in den drei unterschiedlichen Spektren vermessen (der MIDAS-Befehl CHANGE/DIR
../spektralklassifikation kann hier sehr hilfreich sein) und dabei einen identischen spektralen
Bereich wihlen (bei der Wasserstofflinie sollte man sich auf den Linienkern konzentrieren).

Aufgabe 5: Spektralklassifikation von Sternspektren

a) Ordnen Sie das von Ihnen beobachtete Sternspektrum in die Harvard-Klassifikation ein! Dazu konnen
Sie Ihr Spektrum mit denen des Spektralatlanten (Datei spektralatlas.pdf im Ordner spektralklas-
sifikation, siche Anhang A) vergleichen, nachdem Sie die Auflosung Ihres Spektrums entsprechend
verringert haben. Verwenden Sie dafiir den MIDAS Befehl RES_DOWNGRADE (siche Anhang B). Be-
griinden Sie ihre Entscheidung z.B. durch das Auffinden oder Fehlen charakteristischer Spektrallinien
(siehe Abbildung 8.5).

b) Im Ordner spektralklassifikation sollten Sie zwei weitere (bereits reduzierte und normierte) Stern-
spektren finden: stern2.fit und stern3.fit (beim Fehlen dieser Dateien oder entsprechender
Leserechte wenden Sie sich an die Betreuer). Klassifizieren Sie auch diese beiden Sterne durch
Vergleich mit dem Spektralatlanten und Identifikation typischer Merkmale (vorher RES_DOWNGRADE
anwenden)!

Aufgabe 6: Auswertung des selbst aufgenommenen Sternspektrums

a) Untersuchen Sie die Abweichungen Threr Wellenldngenmessungen von den Tabellenwerten (siche
Tabelle 8.2 oder 8.3) fiir mindestens fiinf eindeutig identifizierte Spektrallinien in Threm selbst
aufgenommenen Sternspektrum. Warum sind dabei alleinstehende, schmale Linien zu bevorzugen?

b) Bestimmen Sie aus diesen Abweichungen mit Hilfe der Doppler-Formel die relative Geschwindigkeit
zum Stern.

¢) Welche unterschiedlichen Komponenten kénnen diese relative Bewegung verursachen?

Aufgabe 7: Anfertigung des Protokolls
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Tabelle 8.2: Eine kleine Auswahl an Linien im Sonnenspektrum.

Wellenlinge [A] Element ‘ Wellenlinge [A] Element
3933.69 Ca (sehr breit) 5162.29 Fe1
3968.55 Cau (sehr breit) 5172.68 Mgr
4045.78 Fe1 5232.94 Fe1
4101.73 H (H9) 5324.18 Fe1
4199.11 Fe1 5497.51 Fe1
4226.72 Car 5528.41 Mg1
4310 = 10 G-Band (keine Linie) || 5601.27 Cai
4340.47 H (Hy) 5731.77 Fe1
4383.55 Fe1 5889.96 Na1
4476.05 Fe1 5895.94 Nar
4545.96 Cr1 6122.22 Car
4652.17 Cri1 6162.18 Car
4741.53 Fer 6393.61 Fe1
4861.35 H (HB) 6562.79 H (Ha)
4920.52 Fe1 6717.68 Car
5068.77 Fe1

Fertigen Sie ein Versuchsprotokoll an! Nehmen Sie dabei Bezug auf die Themen Spektroskopie (Auf-
I6sungsvermdgen, Echelle Spektrograph), Datenreduktion (Beschreibung der einzelnen Schritte) und
Spektralklassifikation (Kriterien der Harvard-Klassifikation, Angabe der wichtigsten Ionen, Atome und
Molekiile fiir jeden Spektraltyp). Arbeiten Sie alle Voriibungen und Aufgaben sinnvoll in Thr Protokoll
ein. Tipp: Die Reihenfolge der Voriibungen und Aufgaben kann Ihnen als Orientierung fiir die Struktur

Thres Protokolls dienen.
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Tabelle 8.3: Auswahl an Linien fiir heifle Sterne.
Wellenldnge [A] Element H Wellenldnge [A] Element

3970.08 H (He) 4685.68 Hen
4026.19 Her 4713.15 Her
4120.82 He1 4921.93 He1
4212.41 Sitv 5018.44 Fen
4372.31 Femr 5111.07 Fe
4387.93 He1 5127.35 Fe
4471.48 Her 5169.03 Fen
4481.22 Mgu 5264.22 Mgu
4508.28 Fen 5411.52 Hen
4522.63 Fen 5592.37 Om
4541.59 Hen 5875.62 Her
4549.20 Fen 6347.10 Sin
4567.82 Simm 6371.36 Sin
4574.76 Sim 6678.15 He1
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Temperatur [K]

25000 10000 6000 3600
\ \ \ \

Aquivalentbreite

Spektralklasse

Abbildung 8.5: Qualitative Abhiingigkeit der Aquivalentbreite einiger Elemente von der Spektralklasse/Temperatur
eines Sternes (Abbildung nach Karttunen et al.).

Anhang A: Atlanten und Literatur

Atlanten

Fiir die Spektralklassifikation von Sternen ist es sehr hilfreich, das zu klassifizierende Sternspektrum mit
denen aus Spektralatlanten zu vergleichen. Einen speziell an die Bediirfnisse des Praktikums angepass-
ten Atlanten? finden Sie im Ordner spektralklassifikation (Datei spektralatlas.pdf). Dieser enthilt
normierte Spektren (aufgetragen gegen die Wellenlénge in /0\) fiir einen 09, B1, B5, A0, A5, FO, F5,
GO0, G8, K3, K7 und M3 Hauptreihenstern. Vorsicht: Die mit einem * gekennzeichneten Nar1 und Can
Linien konnen vor allem bei heiflen Sternen interstellaren Ursprungs sein und eignen sich daher nicht
zum Klassifizieren. Im Unterordner templates finden Sie die zugehdrigen Einzelspektren im FITS Format,
welche Sie z.B. mit MIDAS bei Bedarf plotten knnen.

Literaturverzeichnis

Karttunen, H., Kroger, P., Oja, H., et al.: Fundamental Astronomy, Heidelberg: Springer Verlag, 2003
Gray, D.E.: The observation and analysis of stellar photospheres, Cambridge: Cambridge University Press,
2005

Kaler, J.B.: Sterne und Ihre Spektren, Heidelberg: Spektrum Akademischer Verlag, 1994

2Quelle: Valdes F., Gupta, R., Rose, J. A., Singh, H. P. & Bell, D. J. 2004, The Indo-US Library of Coudé Feed Stellar
Spectra, The Astrophysical Journal Supplement Series, 152, 251, siche http://www.noao.edu/cflib/ oder http://adsabs.
harvard.edu/abs/2004ApJS..152..251V
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Anhang B: Reduktion und Auswertung von Spektren mit MIDAS

In diesem Abschnitt wird ein vereinfachtes Verfahren dargestellt, mit dem im Praktikum aufgenommene
Spektren mit Hilfe des Programm-Pakets MIDAS? (Munich Image Data Analysis System) reduziert
und ausgewertet werden konnen. MIDAS ist auf den Rechnern der Sternwarte installiert. Im Folgenden
werden die dafiir notwendigen MIDAS-KOMMANDOS erklirt. Optionale Parameter werden wie in der MIDAS
internen Hilfe (aufzurufen mit HELP KOMMANDO) in eckige Klammern [] gesetzt.

Die aufgefiihrten Dateinamen sind nur Beispiele und konnen natiirlich auch anders gewihlt werden.
AuBerdem unterscheidet MIDAS bei Befehlen nicht zwischen Grof3- und Kleinschreibung. Grof3buch-
staben dienen hier lediglich der Hervorhebung. Nutzen Sie auch die Moglichkeit, MIDAS Befehle oder
Dateinamen mit der Tab-Taste zu vervollstindigen.

o Offnen Sie eine Konsole auf einem Rechner der Sternwarte und wechseln Sie mit dem Befehl cd
datenreduktion in den Ordner “datenreduktion”. Tipp: Fiir den weiteren Verlauf der Datenreduktion
ist es sinnvoll, die Konsole am oberen, linken Rand des Bildschirms zu positionieren. Anderenfalls
wird sie zeitweise von MIDAS-Fenstern verdeckt. Auch sollte ihre Groe nicht gedndert werden.

o MIDAS muss als Modul separat geladen werden, tiber das Kommand module load midas

e MIDAS starten mit inmidas -p XX, wobei XX die zweistellige Nummer der MIDAS-Session ist.
Hier bietet sich die Gruppennummer an (wichtig falls mehrere Gruppen gleichzeitig arbeiten).

e Mit$ Konsolen-Befehl lisst sich in MIDAS ein normaler Konsolen-Befehl ausfiihren. Man kann
sich beispielsweise mit $ 1s zunichst einen Uberblick iiber die vorhandenen Dateien verschaffen.
Achtung: Wenn Sie von MIDAS aus das aktuelle Verzeichnis wechseln mochten, verwenden Sie
keinesfalls $§ cd, sondern unbedingt den MIDAS-Befehl CHANGE/DIR!

o Achtung: Schlielen eines Grafik- oder Plotfenster mit der Maus kann zum Absturz von MIDAS
fiihren! Daher Fenster nur mit
DELETE/DISP ID
oder
DELETE/GRA ID
schlieBen. Hierbei ist ID wieder die Fensternummer, z.B. O fiir “graph_0" oder “display_0".

e Im aktuellen Arbeitsverzeichnis sollte sich IThre Aufnahme eines Sternes (z.B. sonne. fits) und
mindestens eine dazugehdrige ThAr-Vergleichsaufnahme (z.B. sonne_thar. fits) befinden. Sind
mehrere ThAr-Aufnahmen fiir einen Stern vorhanden, kénnen Sie sich zunéchst eine aussuchen.

Die Datenreduktion mit MIDAS erfolgt nun in zwei Schritten: Kalibrierung und Reduktion. Wéhrend
der Kalibrierung werden die Beugungsordnungen und deren Position auf dem CCD Chip identifiziert
sowie mit Hilfe der ThAr-Vergleichslampe jedem Pixel eine Wellenldnge zugeordnet. Dariiber hinaus wird
anhand der Emissionslinien der ThAr-Lampe die Auflosung des Spektrums bestimmt. In der eigentlichen
Reduktion werden dann die vor Aufgabe 2 beschriebenen Punkte — ausgenommen der Normierung —
abgearbeitet.

e Die Kalibrierung wird mit dem Kommando CALIBR/BACH gestartet, welcher als erstes Argument
das Sternspektrum (z.B. sonne. fits), als zweites das Vergleichsspektrum (z.B. sonne_thar. fits)
und als drittes, optionales die Anzahl der Ordnungen (Defaultwert: 23, typischer Wertebereich:
21-27) erwartet:

CALIBR/BACH sonne.fits sonne_thar.fits [num]
Starten Sie eine Kalibrierung mit 21 Ordnungen. Es folgt ein Uberblick iiber die fiir die Kalibrie-
rung verwendeten Parameter. Uberpriifen Sie die Punkte “Stellar spectrum”, “Reference lamp” und
“Number of orders” auf Richtigkeit und fahren gegebenenfalls durch Driicken der Eingabetaste fort.
Anderenfalls n eingeben und Kalibrierung mit richtigen Parametern neu starten.

3Handbuch unter http: //www.eso.org/sci/software/esomidas/doc/index.html
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e Wurde schon einmal eine Kalibrierung in diesem Arbeitsverzeichnis durchgefiihrt, werden Sie
darauf hingewiesen und gefragt, ob Sie die Identifizierung der Ordnungen aus der alten Kalibrierung
verwenden mochten. Lehnen Sie das durch Eingabe von n ab.

o Fin Grafikfenster 6ffnet sich und zeigt in gelb-rotlicher Farbe das Sternspektrum. Kurz danach
erscheinen griine, nummerierte Linien. Diese Linien symbolisieren die von MIDAS ermittelten
Positionen der Beugungsordnungen und miissen mit denen des Sternspektrums iibereinstimmen. Fiir
eine Kalibrierung mit 21 Ordnungen sollte dies der Fall sein. Es ist jedoch erstrebenswert, so viele
Ordnungen wie méglich zu verwenden, da dadurch der vom resultierenden Spektrum abgedeckte
Bereich maximiert wird. Geben Sie daher wieder n ein und starten die Kalibrierung mit 22 zu
identifizierenden Ordnungen neu:

CALIBR/BACH sonne.fits sonne_thar.fits 22
Erhohen Sie die Anzahl der Ordnungen solange, bis entweder eine Fehlermeldung erscheint oder die
Identifizierung der Ordnungen fehlschlégt, d.h. die griinen Linien nicht mehr auf den gelb-rotlichen
Streifen liegen oder weniger griine Linien als gewiinscht erscheinen. Starten Sie die Kalibrierung
schlieBlich mit dem hochsten Wert, der ein verniinftiges Ergebnis brachte.

e Damit MIDAS die Pixelskala in eine Wellenldngenskala umwandeln kann, benétigt es Ihre Unter-
stiitzung. Auf dem Bildschirm sollten zwei Fenster zu sehen sein, die beide ein Emissionsspektrum
der ThAr-Vergleichslampe zeigen: das groere im rechten, oberen Eck (“display_1"") dient als
Referenz und beherbergt Informationen iiber die Beugungsordnungen und iiber sechs ausgewéhlte
Emissionslinien. Thre Aufgabe ist es, die mit 3 und 5 gekennzeichneten Linien im kleineren Fenster
(“display_0”) ausfindig zu machen und mit der Maus (viereckiger Rahmen) zu markieren (linke
Maustaste). Da der spektrale Bereich benachbarter Beugungsordnungen tiberlappt, ist jede Linie
doppelt vorhanden. Sie miissen also Linie 3 (je einmal in Ordnung 35 und 36) als auch Linie 5
(in Ordnung 49 und 50) jeweils zweimal markieren. Nachdem Sie die vier Klicks getétigt haben
(Reihenfolge beachten: erst Linie 3 in Ordnung 35, dann in Ordnung 36, dann Linie 5 in Ordnung
49 und schlieBlich in Ordnung 50), beenden Sie die interaktive Eingabe durch Driicken der rechten
Maustaste innerhalb des kleinen Fensters. Geben Sie als néchstes in der Konsole die Nummer der
Beugungsordnung der ersten markierten Linie an (35) und anschlieBend die beiden Wellenldngen:

Enter absolute order number of first pointed line (square mark) : 35

Sequence no. 0001, Order no. 0035. Enter wavelength : 6296.8722

Sequence no. 0003, Order no. 0049. Enter wavelength : 4493.3337
(fiir andere Linien entsprechend andere Ordnungen und Wellenldngen, siehe display_1)
Moglicherweise werden die eben markierten Linien nicht erkannt. In diesem Fall probieren Sie
eine andere Kombination, z.B. Linie 2 und 4. Auch im Erfolgsfall werden Sie eventuell darauf
hingewiesen, dass die Genauigkeit fiir eine automatische Linienidentifizierung nicht ausreichend
sein konnte und gefragt, ob Sie wirklich starten wollen: bestdtigen Sie mit y.

Start anyway (y/n, default no) ? vy
AnschlieBend wird anhand Threr Eingaben die Wellenldngenkalibrierung durchgefiihrt. Dies kann
etwas dauern, da ein nichttrivialer Optimierungsalgorithmus durchlaufen wird, an dessen Ende Sie
gefragt werden, ob Sie temporire Dateien 16schen wollen:

BACHES_calib: Do you want to clean temporary files [yn] (y)?

Bevor Sie durch Driicken der Eingabetaste bestétigen, liberpriifen Sie, ob der verwendete Prozent-
satz (“Percentage of identifications among the half brighter lines”, mindestens 50%) und die Anzahl
der zur Kalibrierung benutzten Linien (“TOTAL NUMBER OF LINES”, mindestens 500 bei mehr
als 19 Ordnungen) passen. Falls dies nicht der Fall ist, starten Sie die Kalibrierung mit der zweiten
ThAr-Vergleichsaufnahme nochmals neu.

Wichtig: Notieren Sie sich auBerdem den Wert fiir die Genauigkeit der Wellenldngenkalibration
(“MEAN RMS”).

e Durch nochmaliges Driicken der Eingabetaste veranlassen sie MIDAS, die spektrale Auflosung R
empirisch (Methode: siche Aufgabe 3) zu bestimmen:
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BACHES_calib: Do you want to calculate R for sonne_thar.fits [yn] (y)?
Das Ergebnis wird in der Konsole angezeigt und als Grafik in der Datei sonne_thar_swrmR.ps
ausgegeben:

Average (2-sigma-cleaned) resolution power: R +/- Delta R
Notieren Sie sich diesen Wert, Sie werden ihn spéter noch brauchen. Bemerkung: Delta R ist
hierbei die Standardabweichung und nicht der Standardfehler.

Damit ist die Kalibrierung abgeschlossen.

o Die tatsdchliche Reduktion des Spektrums erfolgt dann mit dem Befehl PTPELINE/BACH:

PIPELINE/BACHES sonne.fits ? sonne_flat.fits
Hier werden die vor Aufgabe 2 beschriebenen Punkte — ausgenommen der Normierung — abgearbei-
tet. Das Ergebnis wird in einem im unteren Bildschirmteil auftauchenden Plotfenster (‘“graph_0")
wiedergegeben. Hierbei ist zu beachten, dass Spektrum bei kurzen Wellenldngen meist stark ver-
rauscht ist. Sie sollten daher den geplotteten Wellenlangenbereich anpassen - siche dazu die unten
aufgezihlten Befehle zum Plotten.

In Threm Arbeitsverzeichnis sollten folgende neuen Dateien aufgetaucht sein (falls die Ursprungsda-
tei sonne. fits hieB): sonne_c. fit, sonne_cs.fit, sonne_csf.fit, sonne_csfwr.fit und
sonne_csfwrm. fit. Diese reprisentieren verschiedene Schritte wihrend der Datenreduktion. Die
angehingten Buchstaben bedeuten dabei:

Cosmics wurden entfernt.

Streulicht wurde korrigiert.

Flatfieldkorrektur angewendet.

Wellenlidngenkalibrierung durchgefiihrt.

Rebinning.

Merging: Ordnungen zusammengefiigt.

Spektrum normiert.

Fiir die Zwecke des Praktikums ist eine Normierung des Spektrums nicht unbedingt notig. Daher
ist das Endergebnis durch sonne_csfwrm. fit gegeben. Wichtig: Die so erzeugten Spektren sind
nicht flusskalibriert, d.h. der erhaltene Intensitétsverlauf spiegelt nicht das vom Stern emittierte
Spektrum wider. Insbesondere kann die Position des Flussmaximums nicht zur Klassifikation des
Sterns mit Hilfe des Wien’schen Verschiebungsgesetzes verwendet werden. Griinde hierfiir sind
unter anderem die wellenldngenabhéngige Sensitivitit des CCD Chips und die Absorption von
Strahlung in der Erdatmosphire.

Das bisher beschriebene Verfahren zur Datenreduktion basiert auf einer zweidimensionalen Flatfield-
korrektur. Manchmal kann es aber leider vorkommen, dass diese Methode keine guten Ergebnisse
liefert, z.B. wenn das Sternspektrum und das Flatfield aus irgendwelchen Griinden zueinander
verschoben sind. In solchen Fillen kann eine eindimensionale Flatfieldkorrektur deutlich besser
funktionieren. Da die Grundbefehle die gleichen wie beim zweidimensionalen Verfahren sind, wird
die Reihenfolge an MIDAS Befehlen hier nur kurz skizziert:

CALIBR/BACH sonne.fits sonne_thar.fits [num]

PIPELINE/BACHES sonne.fits ? no_flat

CALIBR/BACH sonne_flat.fits sonne_thar.fits [num]

PIPELINE/BACHES sonne_flat.fits ? no_flat

REBIN/II sonne_flat_cswrm_temp sonne_flat_cswrm.fit sonne_cswrm.fit

COMPUTE/IMAGE sonne_cswrmf = sonne_cswrm.fit / sonne_flat_cswrm_temp

OUTDISK/FITS sonne_cswrmf sonne_cswrmf.fit
Das Endergebnis dieser Reduktionsmethode ist somit sonne_cswrmf. fit. Bitte beachten: Diese
Methode sollte nur verwendet werden wenn sie explizit vom Betreuer empfohlen wurde.
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Im Folgenden noch eine Liste an Hinweisen und Befehlen (zum Teil schon vorher erwéhnt), mit denen
Sie mit MIDAS Spektren plotten und untersuchen konnen. Da das Spektrum bei kurzen Wellenldngen
meist stark verrauscht ist, sollten Sie den geplotteten Wellenldngenbereich anpassen.

e Interne MIDAS Hilfe:
HELP KOMMANDO

e Offnen eines Plotfensters (fiir 1D- Spektren) mit Fensternummer ID, Grofe xdim,ydim und
Bildschirmposition xoff, yoff::
CREATE/GRAP [ID] [xdim,ydim,xoff,yoff]

o Darstellung eines Spektrums im Plotfenster:
PLOT sonne_csfwrm.fit
Auswabhl eines x-Bereichs xlow < x < xhigh oder y-Bereichs ylow < y < yhigh (bestimmbar mit
GET/GCUR, Ausgabe in Konsole, beenden mit Rechtsklick im Plotfenster) durch
SET/GRA xa=xlow,xhigh
SET/GRA ya=ylow,yhigh
Zuriickstellen auf kompletten Bereich:
SET/GRA xa
SET/GRA ya
Genauso die Wahl der Plotfarbe:
SET/GRA COLO=2
mit COLO=1 schwarz, COLO=2 rot, COLO=3 griin, usw. Um die Anderung wirksam zu machen,
nochmals den Plotbefehl ausfiihren.

e Spektren iibereinander plotten:
OVERPLOT sonne_csfwrm.fit

o Fitten eines GauBprofils an Emissions- oder Absorptionslinien im aktuellen Plotfenster:
CENTER/GAUSS GCURSOR,2 7 emission
CENTER/GAUSS GCURSOR,2 ? absorption
Dazu klickt man die beiden Punkte an, an denen der linke und rechte Linienfliigel ins Kontinuum
iibergehen. Die Fitparameter wie “CENTER” (Wellenlinge des Linienkerns in A) oder “FWHM”
(Full Width at Half Maximum, Halbwertsbreite in A) werden in der Konsole angezeigt. Beenden
mit Rechtsklick im Plotfenster.

e Um im Praktikum aufgenommene Sternspektren mit solchen aus Atlanten zu vergleichen, muss
deren Auflésung angepasst, d.h. verringert, werden. Dies geschieht mit:
RES_DOWNGRADE sonne_cswrim.fit
Das entstandene, niedrig aufgeldste Spektrum heifit dann sonne_cswrfm_atlas.fit.

e Messung der Aquivalentbreite (also der wegabsorbierten Fliche in einem normierten Spektrum)

einer Absorptionslinie im Bereich xlow < A < xhigh:

SET/GRA xa=xlow,xhigh

PLOT sonne_cswrfm.fit

INTEGRATE/LINE sonne_cswrfm.fit
Im Plotfenster klickt man nun den linken und rechten Rand der Linie (beim Ubergang ins Kontinu-
um) an. In der Konsole erscheinen zwei Zeilen: die Aquivalentbreite in A steht in der zweiten Zeile
rechts. Beenden mit Rechtsklick im Plotfenster.

o Offnen eines Grafikfensters (fiir 2D-Bilder) mit Fensternummer ID, GroBe xdim,ydim und Bild-
schirmposition xoff,yoff:
CREATE/DISPLAY [ID] [xdim,ydim,xoff,yoff]
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o Darstellung eines Bildes im Grafikfenster:

LOAD/IMAGE sonne.fits [CUTS=low,high] [SCALE=scx,scx] [CENTER=cx,cy]
CUTS sind die untere und obere Grenze des dargestellten Intensititsbereiches. Giinstige Werte
fiir low und high lassen sich mit dem Befehl FIND/MINMAX sonne. fits bestimmen. SCALE ist
der VergroBerungsfaktor in x- und y-Richtung. Bei Angabe von nur einer Zahl gilt der Faktor fiir
beide Richtungen. Negative Werte fiithren zu einer Verkleinerung des Bildausschnittes. CENTER sind
die Koordinaten des Bildpunktes, der zentriert werden soll. Sie konnen mit GET/CURS (Ausgabe
in Konsole, beenden mit Rechtsklick im Grafikfenster) bestimmt werden. Einmal verwendete
Einstellungen werden automatisch fiir die folgenden LOAD/IMAGE Befehle beibehalten. Mit

LOAD/IMAGE sonne.fits [CUTS=F] [SCALE=FULL] [CENTER=C,(]
werden die Parameter auf automatisch bestimmte, sinnvolle Werte zuriickgesetzt.

Aktuelles Grafik- oder Plotfenster als Postscript-Datei ausgeben:

COPY/GRAPH POSTSCRIPT

COPY/DISP POSTSCRIPT
Erzeugt Datei “postscript.ps” und kann mit normalen Konsolen-Befehlen (Zugriff auf Konsole
mit $) umbenannt und z.B. in ein PDF umgewandelt werden:

$ mv postscript.ps sonne.ps

$ ps2eps -B -R=+ -f sonne.ps

$ epstopdf sonne.eps

Falls Sie ein externes Programm (z. B. gnuplot) verwenden méchten, konnen Sie das finale Spektrum
in eine zweispaltige Textdatei umwandlen.

TOCSV/BACH sonne_cswrifm.fit
In diesem Fall wird die Textdatei als sonne_csfwrm. fit.dat gespeichert.

e Beenden von MIDAS mit

BYE
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KAPITEL 9
RADIOASTRONOMIE

9.1 Einleitung

9.1.1 Geschichte und Rolle der Radioastronomie

In diesem Praktikumsversuch soll anhand von Beobachtungen mit dem SPIDER 300A (siche Kap. 12) ein
Einstieg in die Radioastronomie gegeben werden. Hier sei zunéchst kurz die Geschichte der Radioastrono-
mie umrissen. Die nachfolgende Auflistung ist bei Weitem nicht vollstindig, es sollen nur die wichtigsten
Meilensteine angefiihrt werden:

1931 Der Radioingenieur Karl Guthe Jansky soll fiir Bell Labs in Holmdel, New Jersey, die elek-
tromagnetische Strahlung von Gewittern untersuchen. Insbesondere die Polarisierung und die
Einfallsrichtung der Strahlung steht im Mittelpunkt des Interesses. Jansky verwendet eine grof3e,
drehbare und vertikal polarisierte Richtantenne fiir eine Wellenlidnge von 4 = 14.6 m (20.5 MHz)
und entdeckt als erster eine elektromagnetische Strahlung, deren Quelle sich offenbar im Weltraum
befindet. Durch weitere Untersuchungen gelingt ihm die Identifikation des galaktische Zentrums
als Strahlungsquelle.

1937 Der Radioingenieur Grote Reber baut in seinem Garten aus eigenen Mitteln das erste Teleskop,
das speziell der astronomischen Forschung gewidmet ist. Die Grofle des parabolischen Reflektors
und das breite Beobachtungsspektrum von 160 MHz bis 3.3 GHz ermoglicht eine Reihe neuer
Entdeckungen:

e Das Spektrum der galaktischen Strahlung folgt nicht dem Planck’schen Gesetz fiir die Schwarz-
korperstrahlung. Offenbar miissen andere, nicht-thermische Prozesse diese Strahlung verursa-
chen.

e Reber fiihrt eine erste radioastronomische Himmelsdurchmusterung durch und entdeckt
mehrere starke Radioquellen in den Sternbildern Sagittarius, Cygnus, Cassiopeia, Canis Major,
Puppis und Perseus. AuBerdem entdeckt er die Sonne als starke Radioquelle!.

1944 Hendrik van de Hulst vermutet, dass der interstellare neutrale Wasserstoff (H1) eine Linienstrahlung
im Radiobereich erzeugen konnte.

1951 Ewen und Purcell entdecken die H1-Emission bei A = 21 cm.

"Wihrend Janskys Beobachtungen befand sich die Sonne in einem Aktivititsminimum, weshalb ihm deren Radiostrahlung
nicht auffiel.
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1965 Arno Penzias und Robert Wilson priifen, ob die Himmelstemperatur im Zenit tatsdchlich etwa
0K betrigt, wie damals vermutet wurde. Sie entdecken dabei die 3 K Hintergrundstrahlung (bei
A="T74cm).

1967 Jocelyn Bell entdeckt den ersten Pulsar.

Weitere interessante Details iiber die Geschichte der Radioastronomie gibt beispielsweise Kraus (1986).
Heute ist die Radioastronomie ein Forschungsfeld, das sich auch durch die Inbetriebnahme bzw. Planung
neuer GroBanlagen fiir die kommenden Jahrzehnte rasant entwickelt. Als wichtigstes zukiinftiges Instru-
ment ist das Square Kilometre Array (SKA) zu nennen, das derzeit entwickelt wird. Wie der Name sagt,
ist das Ziel eine effektive Fliche von einem Quadratkilometer zu erreichen. Uber die Einzelheiten des
Designs und sogar des Standortes gibt es zur Zeit noch eine lebhafte wissenschaftliche und politische
Diskussion. Es wird erwartet, dass das SKA mindestens 1.8 Milliarden Dollar kosten wird und dass der
Baubeginn 2024 stattfinden soll. Erste Messungen sollen 2028 durchgefiihrt werden. Das SKA ist angelegt
als internationales GroBprojekt fiir die ndchste Generation von Astronomen. Nédhere Informationen sind
auf http://www.skatelescope.org/ zu erhalten.

Aber bereits kurz- und mittelfristig stehen der Radioastronomie neue Instrumente zur Verfiigung, die das
Potential haben, zentrale Fragen der Wissenschaft zu beantworten. Stichwortartig seien hier genannt:

LOFAR - Das LOw Frequency ARray ist ein Projekt, das den langwelligen Radiohimmel (10-240 MHz)
beobachten soll. Es kann als Vorldufer des SKA in diesem niedrigeren Frequenzbereich betrachtet
werden. Wie fiir das SKA wird die Epoche der Reionisation des jungen Universums im zentralen
Interesse von LOFAR stehen. Niheres siehe: http://www.lofar.org/.

ALMA - Das Atacama Large Millimeter/submillimeter Array ist ein neuartiges Radiointerferometer in der
chilenischen Atacama Wiiste. Sternentstehung im jungen Universum sowie die Planetenentstehung
stehen ganz oben auf der Liste der wissenschaftlichen Ziele von ALMA, welches aus 54 Antennen
mit 12 m und 12 Antennen mit 7 m Durchmesser besteht. Siehe z.B. http://www.eso.org/sci/
facilities/alma/ fiir weitere Informationen.

EVLA - Das Expanded Very Large Array ist ein praktisch ganz neues Instrument, das allerdings auf
den aufgeriisteten Antennen seines Vorgingers, dem Very Large Array (VLA) basiert. Im Zuge des
EVLA Projektes verbessert der Betreiber des VLA die Gesamtleistung der Anlage (Empfindlichkeit,
spektrale Abdeckung und Auflésung) um jeweils mehr als eine GroBenordnung. http://www.aoc.
nrao.edu/evla/

9.1.2 Radioastronomische Messtechnik
Messgrofien in der Radioastronomie

Um die Messung von Strahlung zu erldutern, betrachten wir eine Quelle elektromagnetischer Strahlung.
Im Allgemeinen wird bei verschiedenen Frequenzen eine unterschiedliche Energiemenge abgestrahlt, zu-
sitzlich zur Frequenzabhiingigkeit kann es auch eine Richtungsabhingigkeit geben. Die Quelle verursacht
an jedem Punkt im Raum eine bestimmte FluBdichte S (v), dabei handelt es sich um die pro Zeit und pro
Flache, bei einer bestimmten Frequenz v eingestrahlten Energie. Die Einheit dieser GroBe ist das Jansky
dJy),

1Jy=10"2°Js ! m=2 Hz ™! 9.1)

Ein einfaches Beispiel ist die Messung der Flussdichte einer Punktquelle. Diese sei weit enfernt, so dass
angenommen werden kann, dass die Strahlung frontal auf die Sammelfliche des Radioteleskops trifft. Die
gesamte Leistung die auf die Fliche des Teleskops trifft ist dann

[ee)

P=A fde(v) [W] 9.2)

0
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Abbildung 9.1: Richtcharakteristik einer Parabolantenne mit der Hauptkeule
(main beam) und den Nebenkeulen (side lobes). Die Hauptkeule zeigt in
Beobachtungsrichtung (® und ¢ sind hier Winkel beziiglich dieser.).

Ein reales Radioteleskop kann jedoch nicht die komplette Leistung messen. Die Effizienz der Detektion
kann beriicksichtigt werden, indem statt der Gesamtfliche A die effektive Fliche, A.g < A, verwendet
wird. Zusétzlich hat das Teleskop eine unterschiedliche Sensitivitét fiir verschieden Frequenzen. Die
Frequenzabhingigkeit kann vereinfacht in der fiir das Radioteleskop charakteristischen effektiven Flidche
beriicksichtigt werden. Die gemessene Leistung ist somit

[>9)

Press = deAeff(V)S(V) [W] (9.3)
0

In der Realitdt kommt Strahlung nicht nur von einer Punktquelle aus einer Richtung, sondern es gibt
Hintergrundstrahlung von verschiedenen Quellen aus unterschiedlichen Richtungen. Die Helligkeits-
verteilung am Himmel sei gegeben durch die eines schwarzen/thermischen Strahlers mit B(v, ®, @)
[WHz ' m=2sr!], wobei die Winkel ® und ® (z.B. Azimut und Elevation oder Rektaszension und
Deklination) die Einfallsrichtung darstellen. Die gesamte Flussdichte wird durch Integration iiber den
Raumwinkel erhalten,

S(v) = f dQ B(v, ©, D) [WHz ' m™2] (9.4)

sky

Ein ideales Teleskop wiirde nur in Beobachtungsrichtung messen, also direkt die Intensitét der Strahlung
aus dieser Richtung. Technisch ist das jedoch nicht moglich. Das Radioteleskop misst stets auch etwas
Strahlung abseits der Beobachtungsrichtung. Beispielhaft fiir eine Parabolantenne zeigt Abbildung 9.1 die
Winkelabhingigkeit der Sensitivitit. Das Maximum in Beobachtungsrichtung wird aufgrund seiner Form
als Hauptkeule bezeichnet. Das Auflosungsvermogen des Radioteleskops ist umso hoher, je schmaler die
Hauptkeule ist. Eine Antenne mit Beobachtungsrichtung (6, ¢) hat eine Empfindlichkeit [1an (6, ¢, @, ©, v)
fiir ein Signal aus der Richtung Q = (O, @). Diese GroBe ist dimensionslos, kann Werte zwischen 0 und 1
annehmen und ist im Allgemeinen frequenzabhingig. Fiir die gemessene Leistung in Beobachtungsrich-
tung (6, ¢) miissen Beitrdge aus allen Richtungen beriicksichtigt werden. Mit Kombination von Gl. 9.3
und Gl. 9.4 erhilt man

(o8]

Press(6, ¢) = f dv Aesi (V) f dQ B(v,0,®) Han(6,9,0,0,v)  [W] 9.5)
0 sky

Es handelt sich dabei um eine Faltung der Helligkeitsverteilung mit der Antennencharakteristik. Die
Hauptkeule dominiert typischerweise die Antennencharakteristik und kann analysiert werden, indem eine
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Punktquelle beobachtet wird.? Als Punktquellen gelten Quellen, deren Winkelausdehnung wesentlich
kleiner als die der Hauptkeule der Antenne ist.

Eine (typische) Antenne ist nur sensitiv fiir eine Polarisationsrichtung, daher miisste die Polarisation in
GI. 9.5 beriicksichtigt werden. Ist die beobachtete Strahlung komplett unpolarisiert, so kann davon nur die
Hilfte gemessen werden (Projektion auf eine Polarisationsrichtung).

Die gemessene Leistung wird in der Radioastronomie iiber die Antennentemperatur angegeben. Diese
kann interpretiert werden als die Temperatur eines elektrischen Widerstands, dessen Rauschleistung
der gemessenen Strahlungsleistung entspricht. Anders ausgedriickt wird die Antenne als Widerstand
(sog. Strahlungswiderstand) in einem Schaltkreis aufgefasst, in dem die gemessene Leistung durch
die thermische Energie der Ladungstriager im Widerstand verursacht wird: je warmer der Widerstand,
desto groBer die thermische Energie der Ladungstriger, desto grofer die stochastisch generierten Strome
und Spannungen, desto groBer die Rauschleistung.® Die beobachtete Flussdichte lisst sich iiber die
Antennentemperatur ausdriicken,

S(y) = /a7 [WHz 'm™2] (9.6)

dabei ist kg = 1.38 - 10723 JK~! die Boltzmann Konstante und der Faktor 2 ist notig, da unpolarisierte
Strahlung angenommen wird.

9.1.3 Kalibration des SPIDER 300A

Der eingehende Strahlungsfluss wird iiber das Radioteleskop in ein Ausgabesignal umgewandelt. Das Ver-
hiltnis der Intensitédten von ein- und ausgehendem Signal wird durch den frequenzabhingigen Gain-Faktor
bestimmt. Zur Kalibration des SPIDER 300A wird eine Rauschdiode mit bekannter Abstrahlleistung
(Temperatur) verwendet, die sich im Scheitelpunkt der Parabolantenne befindet und den Fokus-Empféanger
bestrahlt. Die insgesamt auf das Teleskop einwirkende Intensitdt wird mit der Antennentemperatur ausge-
driickt. Die absolute Kalibration der Antennentemperatur erfolgt, indem das Verhiltnis der Ausgabesignale
bei ein- und ausgeschalteter Rauschdiode betrachtet wird:

Pon _ T ant + Thoisecal

9.7)
P off TAnt

Thoisecal Charakterisiert die Intensitit des Signals der Rauschdiode. Gleichung 9.7 148t sich leicht umformen
Zu

T 1ois

TAnt _ ansecal (98)
o
off

Mittels Gleichung (9.8) wird ein kalibrierter Wert fiir 74 errechnet, in dem neben dem Beitrag der
beobachteten Quelle Tsouree auch die Systemtemperatur Tsys = Treceiver + Tspitlover + T'sky €nthalten ist.
Tspitover beinhaltet alle Signale, die “auf Umwegen”, d.h. nicht durch Reflektion an der Parabolantenne,
in den Empfinger gelangen. Ein groBer Beitrag zu Tspiiiover kann z.B. durch in der Nihe der Antenne
plazierte warme Gegenstinde (Bidume, Menschen, Erdboden,. .. ) entstehen. Im Allgemeinen ist Tpijiover
und damit 7'y elevationsabhéingig. Die Hintergrundstrahlung und der Beitrag des Receivers werden durch
Tsky bzw. Treceiver quantifiziert. Da die verschiedenen Beitréige nicht separiert werden konnen, kann die
Differenz der Antennentemperatur an der Quellposition und einer Referenzposition neben der Quelle
betrachtet werden, um Tsource Und T'sys zu trennen.

Bei der Kalibration sollte keine variable Quelle im Gesichtsfeld sein. Ebenso sollten sehr starke Quellen,
wie die Richtfunkantenne oder der Fernsehturm im Osten, im Kalibrationsbereich vermieden werden, da
dies aufgrund von Py, ~ P.g zu Ungenauigkeiten fithren kann.

’Die Helligkeitsverteilung einer Punktquelle an der Position (6y, ¢o) ist B(v, 6, ¢) = By(v)5(8 — 60)6(¢ — ¢y), wobei & die
Dirac ¢-Distribution ist.

3Formeln und Herleitungen sind z.B. dem SRT Anwenderhandbuch der Uni Wien zu entnehmen: http: //www.univie.ac.
at/radio/t5/srtmanual.pdf
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Kalibriert man an Positionen, an denen sich keine starke Quelle im Gesichtsfeld befindet, konnen Un-
terschiede in der ermittelten Systemtemperatur auf Spillover und Receiver zuriickgefiihrt werden, da in
diesem Fall Tgky << Treceiver + Tspillover gilt. Andert sich zusitzlich das Spillover nicht, z.B. bei Beobachtung
der gleichen Position in Azimut und Elevation, so konnen Variationen der Rauschtemperatur des Receivers
durch wiederholte Kalibrationen (nach ldngeren Zeitrdumen) ermittelt werden.

Storeffekte

Ein groBes Problem in der Radioastronomie ist die Uberlagerung der schwachen zu messenden Signale
kosmischer Quellen durch kiinstliche, meist menschengemachte Storsignale. Diese sogenannte radio
frequency interference oder kurz RFI ist das radioastronomische Analogon zur Lichtverschmutzung
in der optischen Astronomie, die in den vergangenen Jahrzehnten so viele optische Observatorien aus
den Stddten und im Extremfall sogar in fast gdnzlich unbewohnte (und somit unbeleuchtete) Gebiete
getrieben hat (siehe Abschnitt 7.4.2). Die Situation in der Radioastronomie ist sogar schlechter, weil die
zu messenden Signale im Vergleich zu den Storsignalen noch schwicher sind, als das im Optischen der
Fall ist.
Nach internationalem Ubereinkommen sind Radiofrequenzen in Blocke oder sogenannte Béinder eingeteilt,
von denen die wissenschaftlich bedeutendsten fiir die Radioastronomie reserviert sind. Das Senden inner-
halb dieser reservierten Biander ist auf der ganzen Welt untersagt. Allerdings gibt es aus verschiedenen
Griinden doch durch Menschen verursachte Storstrahlung innerhalb der radioastronomischen Bénder.
Dies liegt zum Einen daran, dass manche Emitter, deren nominale Sendefrequenz nahe an einer astrono-
mischen Bandgrenze liegen, eine (unbeabsichtigt) grole Bandbreite haben konnen, so dass ein Teil ihrer
Sendeleistung in das astronomische Band “hiniiberschwappt”. Zum Anderen emittieren viele Transmitter
auch (unbeabsichtigt) Strahlung bei den Vielfachen ihrer nominalen Frequenz (“Obertone”).
Messbare RFI wird erzeugt durch Handys, WLAN, Garagentiirdffnern, Mikrowellen und selbst den Ziind-
kerzen vorbeifahrender Autos (aus diesem Grund sind auf dem Gelidnde des National Radio Astronomical
Observatory (NRAO) in Green Bank, West Virginia, USA, nur uralte Dieselfahrzeuge ohne Ziindkerzen
und Bordelektronik erlaubt). Eine groe Gefahr fiir die Radioastronomie geht auch von Satelliten aus, weil
diese exakt in der selben Richtung zu finden sind, in die Teleskope in der Regel schauen: oben. Zur Vertie-
fung sei auf Thompson et al. (1991), Crawford (1991) und Cohen & Sullivan (2001) hingewiesen, sowie auf
die Webseite der NRAO National Radio Quiet Zone (http://www.gb.nrao.edu/nrqz/nrqz.shtml).
Neben RFI gibt es auch interne Storeffekte innerhalb der Radioteleskope, die mit den folgenden Begriffen
bezeichnet werden:
side lobes — Strahlung wird auch iiber die sog. side lobes aus Richtungen empfangen, die vom main lobe
abweichen. Diese Effekte diirfen nicht unterschitzt werden, insbesondere wenn andere Strahlungs-
quellen aus diesen Richtungen zu erwarten sind.
spillover — Da sich die eigentliche Empfangsantenne im Feedhorn (oder in einem Sekundérfokus) befindet,
kann Strahlung aus anderen Richtungen als der Beobachtungsrichtung auf direktem Weg (also ohne
Reflektion durch die Parabolantenne) den Empféinger erreichen.
scattering — Das Feedhorn und seine Montierung (Stiitzstangen) streuen einen Teil der Wellen, was eine
(kleine) Signalminderung bewirkt.

9.2 Vorbereitung

In diesem Kapitel sind Ziele und Aufgaben dieses Praktikumsversuchs beschrieben. Dieser Text ist als
Leitlinie zu verstehen, der dabei helfen soll, den Versuch durchzufiihren und im Anschluss daran ein
Praktikumsprotokoll zu erstellen. Die theoretischen Voriiberlegungen sollen vor Versuchsbeginn behandelt
werden. Sie miissen separat schriftlich abgegeben werden und sollen nach der Versuchsdurchfithrung in
das Praktikumsprotokoll mit einflieBen.

Das Protokoll soll eine allgemeine Einfithrung haben, einen Teil der die Vorbereitung und Durchfiihrung
des Versuchs beschreibt, einen Teil der die Ergebnisse darstellt, sowie eine Diskussion und Interpretation.
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Die Vorbesprechung, die Zwischenbesprechung fiir das Vortestat, sowie die Endbesprechung bei Abgabe
des fertigen Protokolls erfolgen jeweils mit der ganzen Gruppe.

9.2.1 Theoretische Voriiberlegungen (vor Versuchsbeginn zu bearbeiten!)

Voriibung 1: Berechnen Sie die Winkelauflosung des Spider 300A Radioteleskops (Durchmesser 3 m)
bei A = 21 cm anhand der Abschitzung der Grofle des sogenannten Airy-Scheibchens mit dem Winkel-
durchmesser @ = 1.221/D. Wie grof3 miisste ein Radioteleskops sein, um das Auflosungsvermogen des
menschlichen Auges (~1 arcmin) zu erreichen? Warum kann das kleinere menschliche Auge eine so viel
bessere Auflosung erreichen als das groBere Radioteleskop?

Voriibung 2: Welches Intensititsprofil erwarten Sie mit dem SPIDER 300A, wenn Sie einen Scan in einer
Linie iiber die Sonne durchfithren? Vergleichen Sie die Winkelausdehnung der Sonne mit dem Auflo-
sungsvermogen des Teleskopes. Wie verindert sich das Intensitétsprofil, wenn der Teleskopdurchmesser
vergrofert wird?

Voriibung 3: Geben Sie das Plank’sche Strahlungsgesetz in Frequenz- und Wellenldngendarstellung an. Fiir
grof3e Wellenldngen wird die spektrale Leistungsdichte hinreichend gut durch das Rayleigh-Jeans-Gesetz
beschrieben. Leiten Sie dieses aus dem Plank’schen Strahlungsgesetz her, indem Sie den Exponentialterm
in eine Taylor-Reihe entwickeln. Berechnen Sie nun damit die FluBdichte S (v) der Sonne bei 21 cm
Wellenldnge unter der Annahme, dass sie ein schwarzer/thermischer Strahler der Temperatur 7 = 5800 K
ist (die Temperatur der Sonnenoberfliache). Vergleichen Sie Thr Ergebnis mit dem tatséchlichen Wert
von S ~5 x 1072 Wm~2 Hz!. Welcher Temperatur entspriiche der gemessene Wert? Wie konnen Sie die
Abweichung erkliaren? Tipp: Der Raumwinkel der Sonne kann mit Hilfe eines Kegels abgeschditzt werden,
dessen Offnungswinkel dem Winkeldurchmesser der Sonne entspricht Q = 4x sin” (6/4).

Voriibung 4: Was ist der Ursprung der 4 = 21 cm Wasserstofflinie? Erwarten wir eine solche Linie im
Sonnenspektrum?

Voriibung 5: Berechnen Sie aus der Dopplerformel Af/f = v/c die Frequenzinderung, die einer ther-
mischen Bewegung bei 100K (~1kms™') entspricht. Vergleichen Sie die Frequenzinderung mit der
Frequenzauflosung des Radioteleskops. Hinweis: Die technischen Daten des Teleskops finden Sie in
Kapitel 13.

Voriibung 6: RFI ist ein groes Problem der Radioastronomie und entsteht selbst durch kleine elektronische
Gerite, die wir im Alltag verwenden. RFI Signale sind oft um Grolenordnungen stérker als astrophy-
sikalische Radioquellen. Um ein Gefiihl fiir diese Groen zu bekommen, plotten Sie das Spektrum der
stiarksten Radioquellen am Himmel (nach der Sonne) — Cas A — in dem Frequenzbereich des SPIDER
300A Teleskops 1390-1460 MHz. Das Spektrum kann als ein einfaches Potenzgesetz der Beziehung
S, o« v™* angenommen werden mit S, g, = 1500Jy und @ = 0.75. Wie grof} ist die gesamte in diesem
Frequenzbereich empfangene Leistung?

9.3 Durchfiihrung

9.3.1 Beobachtung der Radiosonne

Um zu verstehen, wie das Aufnahmeprofil des Radioteleskops aussieht, eignet sich ein Cross-Scan der
Sonne. Dabei handelt es sich um zwei Scans: Einen Scan in Elevations- sowie einen weiteren in Azimut-
Richtung. Mit einem Cross-Scan ldsst sich auerdem die Antennencharakteristik beziiglich der Side-Lobes
bestimmen.

Aufgabe 1: Messen Sie das Intensititsprofil der Sonne mithilfe eines Cross-Scans. Die Cross-Scan Funktion
der Steuerungssoftware fiihrt sowohl den Scan in Azimut- als auch Elevationsrichtung durch. Wiederholen
Sie die Messung mindestens zweimal.

Zur Vorbereitung der Messung, wihlen Sie in der Oberfldche zur Teleskopsteuerung auf der linken Seite
die Sonne (sun) als Ziel. Mit einem Klick auf den GOTO-Knopf féhrt das Teleskop die Sonne selbststindig
an. Hat das Teleskop sein Ziel erreicht, vergewissern Sie sich, dass die Anfahrt abgeschlossen ist. Unter
Umsténden muss der GOTO-Knopf ein Weiteres mal betitigt werden um den Anfahrtsvorgang zu beenden.
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Auf der rechten Seite der Oberfliche wihlen Sie in der Mitte, im Feld ‘IF Gain (dB)’, eine geeignete
Verstirkung fiir die jeweilige Polarisation (ia und ib). Das Signal sollte jeweils eine maximale Stérke
im Bereich 30 000 bis 60 000 im ‘Total Power Plot’ (oben rechts) haben, wéihrend das Teleskop auf die
Sonne gerichtet ist.

Wihlen Sie nun im mittleren Bereich der Softwareoberflache den Reiter ‘Total Power Plots’. Unterhalb
der Anzeige fiir die zwei Graphen der Messung finden Sie die einstellbaren Parameter fiir den Cross-Scan.
Fiir den Parameter ‘Reference-frame’ sollte ‘Horizontal” eingestellt sein. Den Messbereich in Grad fiir
die Azimut- als auch Elevationsrichtung stellen Sie im Feld ‘Span [deg]’ ein. Die zugehorige Schrittweite
kann im Feld darunter, ‘Step [deg]’, gewihlt werden. Ein Messbereich von 20° in 0.5° Schritten sollte
ausreichen. Die Messdauer fiir die einzelnen Messpunkte wird im Feld ‘Averages [s]’ in Sekunden
eingestellt. Da es sich bei der Sonne um die hellste Radioquelle am Himmel handelt, reicht hier ein Wert
von einer Sekunde. Fiir das Feld *Devices’ wird ‘IF’ gewéhlt. Zum Schluss stellen Sie sicher, dass der
Haken bei ‘Save as FITS’ gesetzt ist.

Sind alle Parameter eingstellt, betétigen Sie den Knopf ‘Verify Syntax and System’ und anschlieBend den
Knopf ‘START CROSS-SCAN’, um die Messung zu beginnen.

9.3.2 Messung der 21 cm Linie des neutralen Wasserstoffs in der Galaxis

Wasserstoff ist das hdufigste Element im Kosmos und stellt rund 80% der Masse der sichtbaren baryo-
nischen Materie dar. Typische Temperaturen in interstellaren H1 Wolken sind ~100 K, so dass sich die
Atome in ihrem Grundzustand befinden. Ein solches Wasserstoffatom besteht aus einem Proton und einem
Elektron, die sich im Grundzustand in der energetisch giinstigsten Konfiguration befinden. Wie jedes
Elementarteilchen haben auch die Elektronen und Protonen einen Spin. Diese vektorielle Grofie kann in
klassischer Betrachtung* als Drehsin der Teilchen verstanden werden und sorgt auch in der quantenmecha-
nischen Beschreibung zusammen mit der elektrischen Ladung fiir ein magnetisches Moment. Die Regeln
der Quantenmechanik erlauben nur zwei Konfigurationen der Spins und damit der magnetischen Momente
fiir das Proton und Elektron im Wasserstoffatom. Es zeigt sich, dass die Ausrichtung der Spins parallel
zueinander energetisch weniger giinstig ist als die Ausrichtung antiparallel. Der Ubergang zwischen
diesen energetischen Zustinden kann u.a. durch Emission, bzw. Absorption eines Photons der Wellenlénge
21 cm, bzw. der Frequenz f = 1420.4 MHz geschehen. Dieser Ubergang ist jedoch ein so genannter
verbotener Ubergang, das heifit, die Wahrscheinlichtkeit dass ein bestimmtes Atom diesen Ubergang
macht ist sehr klein. Oder anders gesagt: Ein Wasserstoffatom im parallelen Zustand braucht sehr lange um
in den antiparallelen Zustand zu wechseln. Aufgrund dieser langen Lebensdauer wird der Grundzustand
meiBtens durch StoBe mit anderen Atomen entvolkert bevor ein radiativer Ubergang stattfinden kann.
Nur in Bereichen mit sehr niedriger Telchendichte und geriner Temperatur (wie in kalten interstellaren
Wasserstoffwolken) ist daher die 21 cm Strahlung zu sehen.

Die 21 cm-Linie ist ein auerordentlich wichtiges Werkzeug der Radioastronomie, weil sie die nahezu
einzige Moglichkeit darstellt, Wasserstoff in seinem Grundzustand auf grofen Skalen zu untersuchen. In-
nerhalb unserer eigenen Galaxis versperrt uns interstellarer Staub den Blick auf weite Teile der Milchstrafe.
Die selben Bereiche sind dagegen fiir Radiowellen optisch diinn, d.h. transparent.

Die Emissionslinie des neutralen Wasserstoffs ist eigentlich sehr schmal, aufgrund der thermalen Bewe-
gung der Atome wird die Linie aber durch den Dopplereffekt verbreitert. H1 Linienprofile, die deutlich
iiber diesen Wert hinaus verschoben sind, konnen auf die unterschiedlichen Rotationsgeschwindigkei-
ten der unterschiedlichen Wolken in unterschiedlichen Bereichen der Galaxis zuriickgefiihrt werden.
Blicken wir auf einen Punkt innerhalb der Milchstral3e, so liegen entlang unserer Sichtlinie viele ver-
schiedene H1 Wolken, z.B. in verschiedenen Spiralarmen der Galaxis, die durch die Rotation der Galaxis
unterschiedliche Relativgeschwindigkeiten zu uns haben.

Aufgabe 2: Argumentieren Sie, warum die Wolke mit der maximalen Rotationsgeschwindigkeit entlang
einer Sichtlinie auch gleichzeitig die nidchste zum galaktischen Zentrum sein muss.

Die Geschwindigkeit einer Wolke wird aus der Verschiebung der beobachteten Frequenz f relative zur

4Achtung: Allgemein ist der Spin eine rein quantenmechanische GroBe und kann klassisch nicht verstanden werden!
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Maximal rotierende Wolke
in Richtung der Sichtlinie

Abbildung 9.2: Skizze zur Messung der Galaktischen Rotation

Frequenz im Ruhesystem (1420.406 MHz) errechnet

_ (1420.406 MHz — f)c
Vobserved = 1420.406 MHz

vigr entspricht der Geschwindikeit der Sonne relativ zur mittleren Geschwindigkeit der Sterne in der
Umgebung der Sonne. Diese Umgebung wird als local standard of rest (LSR) bezeichnet. Vereinfacht
nehmen wir an, dass der LSR sich mit der Drehgeschwindigkeit der Galaxis bewegt (etwa 220 kms™1 im
Abstand der Sonne). Den Wert fiir vis, finden sie in der Tabelle der extrahierten Daten in der ersten Zeile.
Die Entfernung der Sonne zum Galaktischen Zentrum betriigt Ry = 8.5kpc (1 pc = 3.086 x 10'® m). An
der Position der Sonne betrigt die Galaktische Rotation woRp = 220 km s71.

Die Geschwindigkeitskomponente in Blickrichtung héngt von dem Winkel zum Galaktischen Zentrum (/:
Galaktische Lénge) ab und muss bei der Bestimmung von v, ebenso wie vy beriicksichtigt werden.
Die Rotationsgeschwindigkeit der Galaxie im Abstand R ergibt sich schlieBlich zu

— Vigr- 9.9

Viot(R) = Vobserved (R) + woRo sin(l) . (9.10)

Aufgabe 3: Messen Sie die H1 Linienemission entlang der sichtbaren Galaktischen Langen (eine Schrittweite
von weniger als 5° ist nicht sinnvoll).

Gehen Sie fiir die Messung wie folgt vor:

i) Geben Sie links in der Montierungskontrolle im Galactic tab die gewiinschten Zielkoordinaten ein.
Ein klick auf GOTO bewegt das Teleskop.

ii) Sobald das Teleskop das Ziel erreicht hat kann die Messung gestartet werden. Wechseln Sie dazu
in den OnOff tab und stellen Sie den offset auf einen geeigneten Wert>. Die Einheit des offset
entspricht in etwa dem Auflosungvermogen des Teleskops in Grad. Wihlen Sie die gro3tmogliche
Beobachtungszeit und Anzahl an Wiederholungen. Vergewissern Sie sich, dass save FITS und onoff
ausgewdhlt ist und starten Sie die Messung.

iii) Wiederholen Sie Schritte 1 und 2 fiir alle beobachtbaren Koordinaten.

Zur Vertiefung sei Kapitel 4 in Kellermann & Verschuur (1988) empfohlen.

>Grundsitzlich werden Radiomessungen einer Quelle gegen den Hintergrund kalibriert. Das bedeutet, es wird zusitzlich zur
eigentlichen Messung der Quelle auch zwei Messungen einige Grad enfernt von der Quelle, davon einmal mit und einmal ohne
Referenzsignal, insgesamt also 3 Messungen durchgeiihrt. Mit den zwei off Messungen wird die eigentliche Messung kalibriert,
was fiir die Bestimmung der Rotationsgeschwindigkeit jedoch ohne Belang ist. Um Artefakte in den Daten zu reduzieren, sind
die off Spektren dennoch hilfreich.
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9.3.3 Auswertung

Es wird empfohlen die Auswertung mit S-Lang (siehe Kapitel 15) oder python durchzufiihren, da dort
spezielle Funktionen bzw. Pakete existieren, die die Arbeit erleichtern. Die grundlegende Struktur der
Daten, die mit dem SPIDER 300A Teleskop aufgenommen wurden, wird in den nichsten Unterkapiteln
vorgestellt. Alle Dateien zur Auswertung werden von der Software im FITS Format geschrieben.

FITS-Format

Eine FITS Datei kann aus mehreren sogennanten extensions bestehen. Jede extension besteht aus einem
header und den Daten. Der header enthilt wichtige Metadaten wie z.B. das Beobachtungsdatum, Namen
der Spalten und Koordinatensyteme. Die Daten liegen sowohl bei einem Bild als auch einer Tabelle
(z.B. Messwerte) als 2D-Array vor. Fiir ein Bild entsprechen die Zeilen und Spalten des Arrays den x-
und y-Koordinaten des Bildes. Fiir eine Tabelle (z.B. Messwerte) entsprechen die Spalten der jeweiligen
MessgroBe und die Zeilen einer konkreten Messung. Es empfiehlt sich eine FITS Datei immer erst mit
einem FITS-Viewer zu betrachten (Shell-Befehl: £v), um ein Gefiihl fiir das Format der jeweiligen Datei
zu entwickeln.

Hinweis: Ein ‘Wert’ eines bestimmten Feldes kann auch mehrdimensional sein, also wiederum vom Typ
array.

Python Um eine Datei im FITS-Format in python zu 6ffnen, empfiehlt sich das astropy Modul. Ein
Beispiel-Skript, um Werte aus einer FITS-File auszulesen ist

from astropy.io import fits

hdu = fits.open("beispiel.fits")[1] # die Zahl in der eckigen Klammer
# gibt die extension-Nummer an

data = hdu.data # Extrahieren der Daten (Tabelle oder Bild)
header = hdu.header # Extrahieren des Headers
obsfreq = header["OBSFREQ"] # Keyword OBSFREQ aus Header extrahieren

# loop ueber die einzelnen Zeilen (Messungen)
for line in data:
print(line["Az_Offset"], line["LEFT_POL"]) # gibt die Werte der Spalten
# Azimut-Offset und IntensitAxt
# der linken Polarisierung fA%r jede
# Zeile aus

ISIS In ISIS (S-Lang) lassen sich FITS-Dateien mithilfe der cfitsio verarbeiten:

isis> variable data = fits_read_table("beispiel.fits[1]");
isis> print(data); # zeigt Struktur der Daten von extension Nr. 1

{counts=Integer_Type[924], # Ausgabe vom print Befehl

time=Double_Type[924]} # Im Beispiel gibt es die Spalten counts und time
# Jede Spalte hat 924 Eintraege (= Anzahl Zeilen)
isis> print(data.counts) # Zugriff und Ausgabe der Spalte counts
Cross-Scan

Erstellen Sie jeweils ein Diagramm, das die Intensitit als Funktion des Offsets in Azimut bzw. Elevation
zeigt. Mitteln Sie dazu die jeweiligen Cross-Scans aus den weiteren Messungen. (Dafiir empfohlene
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Programme sind ISIS, gnuplot oder python). Ermitteln Sie durch Fit einer GauB3-Verteilung die FWHM
(Full Width at Half Maximum) des Main-Lobes. Achten Sie dabei auf sinnvolle Startwerte fiir den
Fit. Ist dieser Wert beim Scan in Azimut und Elevation identisch? Warum muss der Wert des FWHM
in Azimut-Richtung noch korrigiert werden? Vergleichen Sie Ihren Messwert mit dem Ergebnis aus
Voriibung 1. Beriicksichtigen Sie auch den statistischen Fehler der sich aus der mehrfachen Messung des
Intensititsprofils ergibt.

Bestimmen Sie auBlerdem aus den Cross-Scans die Position der Sidelobes falls diese zu sehen sind.
SchAxtzen Sie auBerdem wie viel IntensitAxt in den Sidelobes steckt im Vergleich zum Hauptpeak.

MilchstrafSenmessung

Fiir jede Messung der Milchstrale wird eine neue FITS-Datei angelegt. Thnen wird ein Skript bereit
gestellt, mit dem Sie ein gemitteltes Spektrum pro galaktische Linge erhalten. Das Spektrum liegt als
Textdatei vor und muss noch von Thnen in einem Diagramm aufgetragen werden. Dazu empfiehlt sich
ISIS, python oder GNUPLOT. In der Datei finden Sie drei Spalten: die erste entspricht der x-Achse in
Frequenz (MHz), die zweite und dritte Spalte der Intensitit in der entsprechenden Polarisation. Hinweis:
Verwenden Sie nur die Messung fiir die linke Polarisation.

Das Skript zur Daten-Reduktion rufen Sie wie folgt auf:

python3 spider300a_spectrum.py --data_dir <Ordner mit Spektren im .fits Format>
--outdir <Ausgabe-Pfad>

Die Pfade (<...>) sind dabei jeweils zu ersetzen. Sie konnen jederzeit das optionale Argument -h
verwenden um eine Ubersicht und Beschreibung aller Argumente anzuzeigen. Die Ausgabedatein kénnen
Sie in python3 zur weiteren Verarbeitung z.B. mit

import numpy as np

data_spider = np.loadtxt(<filename>, comments="#")

einlesen.

Zur Bestimmung der Frequenzverschiebung plotten Sie eines der gemessenen Spektren zusammen mit
den Daten der LAB-Messung fiir die entsprechende Sichtlinie. Das LAB Spektrum kann unter http:
//www.astro.uni-bonn.de/hisurvey/euhou/LABprofile/ als Textdatei heruntergeladen werden.
Passen Sie die Frequenzachse Threr Daten an um eine moglichst gute Ubereinstimmung zwischen Thren
Daten und der LAB-Messung zu erreichen. Achtung: Sie miissen die Intensitdt der gemessenen Daten
noch skalieren um die Spektren zu vergleichen. Die finale Kalibration der Daten mit der bestimmten
Verschiebung erreichen Sie, indem Sie folgende Parameter dem Aufruf des Extraktionsskripts hinzufiigen

--shift <Verschiebung in MHz>

Damit erhalten Sie die kalibrierten, gemittelten Spektren im Textformat. Verifizieren Sie die Kalibration
indem Sie nochmals ein korrigiertes Spektrum mit dem LAB Spektrum vergleichen.

Lesen Sie nun aus den kalibrierten gemessenen Linienprofilen die Frequenz der maximal rotverschobenen
21 cm-Linie fiir jedes Spektrum ab. Errechnen Sie daraus die entsprechende gemessene Geschwindigkeit
Vobserved> den Abstand zum Galaktischen Zentrum R (in kpc) der maximal rotierenden H1 Wolke, sowie
die zugehorige Rotationsgeschwindigkeit vyo. Hinweis: Den Wert von vy finden Sie jeweils in der ersten
Zeile der Datei mit dem kalibrierten, gemittelten Spektrum fAVr die entsprechende galaktische LAvnge.
Tragen Sie die berechneten Werte von vy in einem Diagramm als Funktion von R auf, um eine Ro-
tationskurve der Galaxis zu erhalten. Schitzen Sie den Fehler der gemessenen Frequenzverschiebung
und bestimmen Sie mittels Fehlerfortpflanzung die Unsicherheit fiir vy und tragen diese ebenfalls im
Diagramm ein.

Markieren Sie in einem gemessenen Spektrum beispielhaft die abgelesene Frequenz, sowie die abgeschétze
Frequenzunsicherheit. Alle kalibrierten, gemessenen Spektren sollen im Anhang gezeigt werden.
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KAPITEL 10

COMPUTERBENUTZUNG UND LINUX

10.1 Allgemeines

Jeder Gruppe [1-20] steht ein Account (Benutzername: prakti[1-20], das Passwort wird am
ersten Tag des Praktikums bekanntgegeben) zur Verfiigung, mit denen Sie sich auf allen Rechnern
im Meridiangebdude einloggen konnen. Das Home-Verzeichnis ist iiberall vom zentralen Server
gemountet, d.h. die eigenen Dateien sind von jedem Rechner aus in gleicher Weise zugénglich.

Die Endversionen der Protokolle miissen in Studon hochgeladen werden und zusétzlich auch in digitaler
Form unter ~/protokolle “abgegeben” werden.

Druckauftrige sind an den Drucker hp4650 zu schicken, der im Meridiangebéude, 1. Stock, aufgestellt
ist.
(Bei Bedarf konnen auch die Drucker hp4100 und utax im Hauptgebidude verwendet werden.)

Die Verwendung privater USB-Sticks ist an den meisten Rechnern moglich. Sie werden in der Regel
automatisch erkannt und gemountet (Es 6ffnet sich dann ein neues Fenster).

Private Rechner diirfen nicht an das Ethernet-Netzwerk der Sternwarte angeschlossen werden. Fiir den
Internet-Zugang steht Ihnen jedoch die liblichen Netzwerke FAU. fm und eduroam zur Verfiigung.

10.2 Remote an der Sternwarte arbeiten

Alle Arbeitsrechner der Sternwarte sind (derzeit noch) direkt mit dem Internet verbunden, d.h. es ist
moglich sich auch von auBlerhalb der Sternwarte, z.B. von Zuhause aus, auf den Rechnern der Sternwarte
einzuloggen und auf den Rechnern zu arbeiten. Die Daten im Homeverzeichnis sind auf jedem Rechner
verfiigber.

Zum Login stehen zwei Moglichkeiten zur Verfiigung:

i) Login mit ssh
Mit ssh kann man sich direkt mit dem gewiinschten Rechner verbinden. Dazu muss auf IThrem
Rechner ein entsprechender ssh client installiert sein; ssh clients gibt es nicht nur fiir Linux, sondern
auch fiir Mac OS und Windows (z.B. putty oder WinSSH). Zum Login geben Sie den Namen
eines Rechners an der Sternwarte ein, z.B. corona.sternwarte.uni-erlangen.de, sowie Ihren
Usernamen und Ihr Passwort. Um Uberlastung einzelner Rechner zu vermeiden, sind jeder Gruppe
mehrere Rechner zugeordnet. Die Liste der Rechner, die Sie verwenden kénnen, finden Sie weiter
unten auf S. 95. Nach dem Login erhalten Sie eine Shell (sieche unten) mit der Sie Befehle ausfiihren
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Session Options Help

Session:

Abbildung 10.1: Fenster von X2Go

oder Programme starten konnen. Allerdings sollten Sie auf diesem Wege keine Programme starten,
die ein eigenes Fenster erzeugen (z.B. einen PDF Viewer), da der Transfer der ganzen Bilddaten
aufwendig ist und in aller Regel ein sinnvolles Arbeiten so nicht moglich ist. Dariiberhinau miissen
Sie — sofern Sie kein Linux verwenden — einen entsprechenden X11 Server auf IThrem Rechner
installieren (z.B. cygwin). Fiir diese Arbeiten empfehlen wir daher dringend Variante 2.

Remote Desktop
Remote Desktop bedeutet, dass der komplette Bildschirm Inhalt, so wie Sie ihn beim Login direkt
an einem Rechner an der Sternwarte sehen wiirden, auf Ihren Rechner iibertragen wird.

Um dieses Verfahren nutzen zu konnen, miissen Sie zunédchst die Remote Desktop Software X2Go
auf Threm Rechner installieren. Gehen Sie dazu auf die Website https://wiki.x2go.org/doku.
php/download:start, laden Sie den passenden Client (Windows, Mac OS, Linux) fiir Ihr System
herunter und installieren Sie diesen.

Wenn Sie den X2Go Client erfolgreich installiert haben, starten Sie X2Go; es erscheint ein Fenster
(siehe Bild 10.1). Sofern Sie nicht automatisch aufgefordert werden, eine neue Session anzulegen,
wihlen Sie im Menu “Session” — “New Session” aus. In diesem Dialog (siehe Bild 10.2) miissen
Sie eine neue Session anlegen. Geben Sie dazu folgende Werte in das Diaglogfenster ein:

e Session Name: Der Name der Session, z.B. Remeis.

e Host: den vollstdndigen Namen des Rechners, in unserem Beispiel xxyyzz.sternwarte.
uni-erlangen.de.
Hinweis: Sie miissen allerdings einen Rechnernamen aus der Threr Gruppe zugewiesenen
Rechner auswihlen (sieche weiter unten).

e Login: Ihren Benutzernamen, z.B. praktil
e wihlen Sie dann unter Session Type in der Drop Down Box noch XFCE aus.

e wenn Sie alles eingegeben haben, klicken Sie auf OK.

Nachdem Sie nun eine Session angelegt haben, konnen Sie die Session starten, in dem Sie auf
das Feld “Remeis” (oder wie Sie Ihre Session genannt haben) klicken. Sie miissen dann noch Ihr
Passwort eingeben und auf Return driicken oder auf OK klicken.

Nun verbindet sich X2Go mit dem angegebenen Rechner und sofern alle Eingaben (Rechnername,
Username, Passwort) korrekt sind, erscheint nach kurzem ein neues Fenster, in dem alsbald der
Desktop dargestellt wird. Sie konnen das Fenster auch vergroflern oder maximieren. Jetzt konnen
Sie auf dem Rechner arbeiten, als wiirden Sie sich direkt an der Sternwarte befinden.

Hinweis: manche Anwendungen, die den Bildschirminhalt hdufig und schnell verindern (z.B.
Videos oder Bildbearbeitung) konnen — je nach Leistungsfahigkeit Ihrer Internetanbindung — auch
ruckeln.
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Session | Connection | Input/Output | Media | Shared folders
Session name: | New session
A
/ \
| 2] ] << change icon

Sk
Path: |/

Server

Host:

Login:

SSH port: |22

4y

Use RSA/DSA key for ssh connection: =]

Try auto login (via SSH Agent or default SSH key)
Kerberos 5 (GSSAPI) authentication

Use Proxy server for SSH connection

Session type

KDE ~ Command:

Cancel || Defaults

-

Abbildung 10.2: Anlegen einer neuen Session in X2Go

Zum Beenden der Session loggen Sie sich ganz normal aus, d.h. beenden Sie bitte alle nicht
benétigten Programme und beenden Sie die Session, in dem Sie auf den Startknopf links unten
klicken und dann “Log out” auswihlen.

Hinweis: es ist nicht ausreichend einfach das X2Go Fenster zu schlieen, da dann die Session
erhalten bleibt, d.h. gestartete Programme laufen weiter und belegen entsprechend Ressourcen.

10.3 Liste der benutzbaren Rechner
Zum Arbeiten der Sternwarte nutzen Sie je nach Gruppe bitte folgende leistungsstarke Rechner (i7, 32GB
RAM):

Gruppe Rechnernamen
1 argo, canis, noctua

2 cancer, sagitta, vulpecula

3 cepheus, aquila, orion

4 hercules, 1lynx, vela

5 pegasus, centaurus, microscopium
6 lacerta, solarium, horologium

Sollten die Ihrer Gruppe zugewiesenen Rechner bereits alle ausgelastet oder nicht verfiigbar sein, konnen
Sie in diesem Fall auch folgende Rechner benutzen (Backup Rechner):

canes, corona, delphinus.

Sprechen Sie in diesem Fall aber bitte mit Threm Betreuer, damit das Problem behoben bzw. Ihnen
andere Rechner zugewiesen werden konnen. Dariiberhinaus konnen Sie ebenfalls die Rechner in den
Praktikumsrdumen nutzen:

dorado, piscis, aquarius, crater, pyxis, norma, mensa, fornax.

Alle genannten Rechnernamen miissen Sie noch mit dem Domainnamen sternwarte.uni-erlangen.
de erginzen.

Bitte wéhlen Sie zufillig einen der Ihrer Gruppe zugewiesenen Rechner aus (bitte nicht immer nur den
ersten Rechner benutzen!).

Weitere Rechner (z.B. Compute Server) konnen Sie ggf. nach Absprache mit Ihren Betreuern fiir bestimmte
Aufgaben verwenden.
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10.4 Grundlegende Shell-Befehle

Eine ‘Shell’ ist ein Befehlsinterpreter, der als Kommandozeile mit Eingabeaufforderung (‘prompt’)
aufgebaut ist. Am prompt wird oft Benutzername und Rechner mit/auf dem man eingeloggt ist, sowie das
aktuelle Arbeitsverzeichnis angezeigt, z.B. praktil@canis:~/datenreduktion> . Dabei ist praktil
der Name des Benutzeraccounts, canis der des Servers, und ~/datenreduktion das Verzeichnis, in
dem man sich gerade befindet. ~ ist immer die Abkiirzung fiir das eigene ‘home’-Verzeichnis, also das
Verzeichnis, in dem Sie Ihre eigenen Daten (ggf. in Unterverzeichnissen) speichern kénnen. An dem
eigentlichen ‘prompt’ > konnen Befehle eingegeben und Programme gestartet werden. Der Prompt kann
aber auch anders aussehen (im Prinzip kann es jeder Benutzer selbst anpassen), z.B. ist in vielen Shells
$ {iblich.

1s (list files)
Der 1s-Befehl zeigt die Dateien und Verzeichnisse im aktuellen Verzeichnis an. Die Option -1
(long) gibt zusitzliche Informationen wie Zugriffsrechte, Benutzer- und Gruppenzugehérigkeit,
Dateigrofe und Anderungsdatum aus:
praktil@crux:~> 1s -1 (Eingabe-/Enter-Taste gedriickt)
drwxrwxr-x 2 praktil remeis 4096 2008-02-25 00:00 ccd
drwxrwxr-x 2 praktil remeis 4096 2008-02-25 00:00 datenreduktion

Das erste d zeigt an, dass es sich hier um Verzeichnisse (directories) handelt. Diese gehoren dem
Benutzer praktil und konnen von den Mitgliedern der remeis-Gruppe gelesen werden.

cd (change directory)
Mit cd (Verzeichnisname) kann man das aktuelle Verzeichnis wechseln. .. steht dabei fiir das
iibergeordnete Verzeichnis. cd ohne Argument ist gleichwertig zu cd ~ und wechselt zuriick ins
home-Verzeichnis.

cp (copy)
Mit cp konnen Dateien kopiert werden. Das erste Argument gibt die Quelldatei an, die relativ zum
aktuellen Arbeitsverzeichnis oder absolut z.B. zum home-Verzeichnis angegeben werden kann,
das zweite Argument gibt das Ziel an. Dieses kann entweder ein Verzeichnis oder auch ein neuer
Dateiname sein.

Beispiel: > cp Theodolit_Version3.pdf protokolle/Theodolit.pdf.

less (seitenweise Anzeige von Text-Dateien)

(Der Name des Programms ist ein Hinweis auf das frither unter Unix hiufig benutzte Programm
more, mit dem “mehr” von einer Datei betrachtet werden kann).

Editoren: Zur Bearbeitung von Text-Dateien wird ein Editor wie z.B. emacs, jed, nedit oder auch
kate bzw. kwrite unter KDE benutzt. Fiir andere Dateitypen wird natiirlich ein entsprechendes
Programm benoétigt, das diese verarbeiten kann, z.B. xpdf oder acroread fiir pdf-Dateien, gv fiir
Postscript-Dateien, oowriter fiir OpenOffice. ..

1pr (line print)
.txt, .pdf oder . ps-Dateien konnen von der Shell aus direkt mit 1pr -Php4102 (Datei) gedruckt
werden. Fiir andere Dateitypen miissen entsprechende Programme verwendet werden, siche oben.
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TELESKOPE UND IHRE
INSTRUMENTIERUNG

Meistens wird der Begriff “Teleskop” verwendet um nur auf einen optischen Aufbau zu verweisen, also
Spiegel, Linsen und deren Tuben. Allerdings tragen auch die ganzen Konstruktionen um diese Optiken
herum, einschlieBlich der Montierung und der angeschlossenen Instrumentierung wie Kameras oder Spek-
trographen, und sogar Gebdude und Kuppeln den Titel “Teleskop”, zum Beispiel das Hubble Weltraum
Teleskop oder das Very Large Telescope des Paranal Observatoriums. Wie in den in Abbildungen 7.2
und 7.3 gezeigten Bildern der im Praktikum verwendeten Teleskope zu sehen ist, deckt dieser weiter
gefasste Begriff des Telekops viele, zum korrekten Betrieb notwendige Gerite ab, die im folgenden
erldutert werden.

11.1 Montierungen allgemein

Selbst ein hervorragendes Teleskop ist wertlos ohne gute Montierung. Die Aufgabe der Montierung ist
es, eine Position am Himmel so exakt wie moglich anzufahren und die Rotation der Erde so gut es geht
auszugleichen, um dadurch das Teleskop auf diesen Ort gerichtet zu lassen. Im Wesentlichen lassen
sich die zwei am hiufigsten verwendeten Montierungen in zwei Kategorien einteilen, die sich durch die
Orientierung der Achsen unterscheiden.

11.1.1 Azimutale Montierung

Die azimutale Montierung (siehe Fig. 11.1) findet hiufig bei sehr groflen und schweren, professionellen
und wissenschaftlich genutzten Teleskopen Anwendung, weil von ihr sehr hohe Lasten getragen werden
konnen. Eine Achse ist senkrecht zur Erdoberfliche orientiert und wird Azimut genannt, wihrend die
andere parallel zur Erde orientiert ist und Elevation genannt wird. Das Teleskop ist in der Regel in Form
einer Gabel um diese beiden Achsen aufgehingt. Damit ist klar, dass das native Koordinatensystem der
Montierung dem Horizontsystem entspricht, in welchem die Position astronomischer Objekte zeitabhingig
ist, wihrend terrestrische Objekte fest sind. Koordinatensysteme und die Konversion zwischen ihnen ist
zentraler Bestandteil des Praktikumsversuchs “Azimutmessung eines Fernsehturms”. Die dort verwen-
deten Theodoliten sind beispielsweise azimutal montiert, wie auch das Radioteleskop aus dem Versuch
“Radioastronomie”.

97



Kapitel 11. Teleskope und ihre Instrumentierung

Hohenachse

Abbildung 11.1: Die Azimutale Montierung Abbildung 11.2: Die Parallaktische Montierung

11.1.2 Parallaktische (iquatoriale) Montierungen

Die Positionen astronomischer Objekte sind hingegen in der Regel im (weitestgehend) zeitunabhéngigen
Aquatorialsystem gegeben. Bei parallaktischen Montierungen, zu sehen in Fig. 11.2, ist eine Achse exakt
parallel zur Rotationsachse der Erde auf den Nord- oder Siidpol des Himmels ausgerichtet, je nachdem
auf welcher Halbkugel der Erde sich das Teleskop befindet. Diese Achse wird Rektaszensionsachse
genannt. Die andere Achse ist senkrecht dazu orientiert und wird Deklinationsachse genannt. Dieses
Design kann zum einen durch eine Verkippung einer azimutalen Montierung um den Breitengrad des Ortes
erfolgen, an dem das Teleskop sich befindet, oder zum anderen durch eine zentrale Lagerung der beiden
Achsen in einem Punkt, wihrend das Teleskop auler-mittig am Ende der Deklinationsachse aufgehéangt
ist. In diesem Fall muss auf der anderen Seite der Achse ein Ausgleich durch Gewichte erfolgen. Die
dadurch entstehende Balance kann entscheidend fiir die Performance der Montierung sein und sollte so
exakt wie moglich vorgenommen werden. Es kann allerdings von Vorteil sein, ein leichtes Ubergewicht
auf Seiten der Gewichte zu lassen, damit die Lager der Montierung bei eventuell vorhandenem Spiel
stets auf der Seite anstehen, in der das Tracking erfolgt. Ebenso muss das Teleskop um die Deklination
ausbalanciert sein, was in der Regel durch die Anbringung dessen im eigenen Schwerpunkt erfolgt, wobei
das anzubringende Equipment wie Kameras oder Spektrographen ebenfalls mit beriicksichtigt werden
muss. Bei groBBeren Teleskopen ist eine weitere Anpassung der Balance um die Deklinationsachse deshalb
nachtriglich nur schwer moglich.

11.1.3 Tracking (Nachfiihrung)

Durch die Orientierung der Rektaszensionsachse parallel zur Rotationsachse der Erde, ist es sehr einfach
diese auszugleichen. Die Rektaszensionsachse muss nur in der gleichen Geschwindigkeit in die andere
Richtung nachgefiihrt werden. Aufgrund dieses Mechanismus wird die parallaktische Montierung meist fiir
Astrofotografie bevorzugt, solange das Gewicht des Teleskops dies zulédsst. Die Winkelgeschwindigkeit,
mit der die Rektaszensionsachse nachgefiihrt werden muss um die Erdrotation auszugleichen, wird
siderische Geschwindigkeit genannt. Fiir die meisten astronomischen Objekte ist es ausreichend, mit
dieser Geschwindigkeit nachzufiihren, allerdings gibt es Objekte im Sonnensystem, fiir die die Tracking
Geschwindigkeit angepasst werden muss. Dies gilt speziell fiir den Mond und die Sonne (Achtung:
Niemals mit einem Teleskop einfach direkt in die Sonne blicken!). Bei den meisten Montierungen lésst
sich die Tracking Rate gegebenenfalls einfach iiber die elektronische Steuerung der Montierung auf solar
fiir die Sonne oder lunar fiir den Mond umstellen.

An dieser Stelle sei angemerkt, dass Montierungen fiir Teleskope, so stabil sie auch sind, trotzdem
sehr empfindliche Gerite sind, die mit viel Sorgfalt behandelt werden miissen um die Performance der
Nachfiihrung zu erhalten.
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11.1.4 Polar Alignment (Polausrichtung, Einnordung)

Die Nachfiihrung funktioniert nur gut, wenn die Rektaszensionsachse genau auf den noérdlichen, oder
gegebenenfalls siidlichen Himmelspol ausgerichtet ist. Ist dies nicht der Fall, so wandert das Bild im
Laufe der Zeit langsam in Richtung der Deklination. Angenehmerweise befindet sich in unmittelbarer
Néhe des nordlichen Himmelspols ein sehr bekannter Stern, der deshalb auch den Namen Polarstern
bekommen hat. Dies ist aber nur zuféllig der Fall und Polaris ist auch 44°8,5“ vom Himmelsnordpol
entfernt. Trotzdem dient er als Hilfsmittel zur Polausrichtung. Viele Montierungen haben ein eingebautes
Fernrohr in dessen Gesichtsfeld eine kreisformige Skala eingezeichnet ist. Anhand der Uhrzeit und der
Position auf der Erde kann errechnet werden, an welcher Stelle in diesem Kreis sich Polaris befinden muss
(heutzutage wird das bereits von Apps fiir das Smartphone iibernommen). Die Montierung kann damit auf
den Himmelsnordpol ausgerichtet werden. Fiir eine noch exaktere Ausrichtung und bei Montierungen, die
nicht iiber so einen Polsucher verfiigen, kann (wenn das Tracking korrekt eingestellt ist) der Drift eines
Sterns im Bildfeld in der Deklinationsrichtung beobachtet werden. Die Ausrichtung der Montierung kann
dann solange angepasst werden, bis kein Drift mehr festgestellt werden kann.

Bei portablen Montierungen muss dieser Vorgang nach jedem Ab- und wieder Aufbau vorgenommen
werden, wihrend groB3e Montierungen in Sternwarten (wie der Dr. Karl Remeis Sternwarte) prinzipiell
nur einmal ausgerichtet werden miissen.

11.1.5 Alignment

Wenn die Montierung gut eingenordet ist, sollten die beiden Achsen mit den Achsen des Aquatorialsystems
tibereinstimmen. Damit ist bei computergesteuerten Montierungen die Basis dafiir gegeben, Objekte
automatisch mit hoher Prizision anzufahren, auch GOTO genannt. Dafiir miissen die beiden Achsen
aber erst kalibriert werden. Dieser Vorgang wird als Alignment bezeichnet. Erste Voraussetzung dafiir
ist (wie auch generell), dass in der elektronischen Steuerung der Montierung, der Ort und die Zeit in
Form des Datums und der Uhrzeit richtig eingestellt sind. Das Alignment kann dann einfach dadurch
vorgenommen werden, dass mindestens ein Stern im Blickfeld zentriert wird und die Montierung auf
die Koordinaten dieses Sterns synchronisiert wird. Theoretisch ist bei perfekter Polarausrichtung der
Montierung nur ein Stern notwendig, allerdings lédsst sich bei modernen Montierungen der eventuell
trotzdem auftretende Fehler durch mehrere Alignment Punkte elektronisch korrigieren. AuBSerdem kann
sich die Montierung unter ihrem eigenen Gewicht, dem des Teleskopes, dem der Ausgleichsgewichte und
des angebrachten Equipments verformen. Auch Fehler dieser Art lassen sich dann korrigieren, indem von
der computergesteuerten Montierung ein komplexes Modell von verschiedenen Orientierungen erstellt
wird. Bringt man eine Kamera anstelle eines Okulars an und ist diese mit einem Rechner verbunden,
so kann das exakte Pointing des Teleskops anhand der Sterne errechnet werden und das Alignment
bis auf die Bogensekunde genau vorgenommen werden. Nzheres dazu ist im Abschnitt zum Thema
Plate Solving erklirt. Auch fiir das Alignment gilt, wenn die Montierung fest angebracht ist, muss
es nur einmal, bzw. nur sehr selten vorgenommen werden, wihrend portable Montierungen (wie die
Montierungen zur Beobachtung im Garten) nach jedem Aufbau neu ausgerichtet werden miissen. Ist das
Alignment vollzogen, kénnen Objekte anhand der zeitunabhiingigen Koordinaten im Aquatorialsystem
direkt angefahren werden (Es sei angemerkt, dass auch das Aquatorialsystem streng genommen nicht
zeitunabhiéngig ist, da die Erdachse langsam prézessiert). Um das Alignment zu erhalten, ist es extrem
wichtig, dass die Montierung nach der Benutzung nicht in einer beliebigen Position ausgeschaltet wird,
sondern zuerst in eine genau definierte Parkposition gebracht wird.

11.2 Teleskope

Fiir Beobachtungen und Messungen wird ein optischer Aufbau bendétigt, um die Objekte, welche man
beobachten will, aufzulésen und auch um geniigend Licht zu sammeln. Diese optischen Instrumente nennt
man Teleskope. Teleskope werden in verschiedenen Bereichen der Astronomie eingesetzt, unter anderem
zum optischen Beobachten und zur Aufnahme von Bildern. Aber sie werden auch genutzt, um Spektren
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aufzunehmen und Helligkeiten zu messen. Das Licht wird vom Teleskop gesammelt bzw. gebiindelt
und kann dann zum Detektor gelangen. Im Folgenden werden die relevanten theoretischen Grundlagen
behandelt und die verschiedenen Teleskoptypen vorgestellt.

11.2.1 Theorie

Die Eigenschaften der Teleskope hingen von einigen wichtigen Parametern ab, die dann die Performance
des Aufbaus bestimmen.

Physikalische Parameter

Die zwei fundamentalen Parameter eines Teleskops sind:

o Offnung (Durchmesser) D
e Brennweite f

Die Offnung entspricht dabei dem lichtsammelnden Eingang des Teleskops bzw. dessen Durchmesser.
Je groBer die Offnung des Teleskops ist, desto mehr Licht kann gesammelt werden. Ebenso kann eine
bessere Auflosung erzielt werden. Die Brennweite beschreibt den Abstand zwischen der Hauptebene des
optischen Systems, also der Linse oder dem Spiegel, zum Brennpunkt. Bei hohen Brennweiten bekommt
man ein kleiners Field-of-view bzw. eine hohere Vergroferung.

Offnungsverhiiltnis

Das Offnungsverhiltnis eines Teleskop beschreibt das Verhiltnis von Offnung und Brennweite und lzsst
sich berechnen durch f

5 (11.1)

Oft wird das Offnungsverhiltnis auch mit f/x angegeben, also die Offnung als ein Vielfaches der
Brennweite, was besonders aus der Fotografie bekannt ist. Durch eine Betrachtung in Abschnitt 11.3.7
wird deutlich, welche Rolle das Offnungsverhiltnis fiir den Fluss von Licht auf den Sensor hat.

Auflosungsvermogen

Das Auflosungsvermogen eines Teleskops ist wichtig fiir die Details, die mit diesem noch erkannt werden
konnen. Es gibt an, wie weit zwei Quellen (zwei Sterne oder zwei Teile einer Struktur) voneinander
entfernt sein konnen, um mit dem Teleskop als solche erkannt zu werden. Die Offnung des Teleskops D
steht in dirketem Verhéltnis zum Auflosungsvermdégen 6 genauso wie zur Wellenlidnge A des beobachteten

Lichts.

A
0=122.-— 11.2
5 (11.2)

Zumeist wird das Auflosungsvermogen durch das Seeing begrenzt.

Abbildungsfehler

Wie andere optische Aufbauten haben auch Telsekope Abbildungsfehler. Diese Fehler treten nicht bei
jedem Teleskoptypen auf und kdnnen teilweise ausgeglichen werden.

Sphérische Abberration Hierbei werden die parallel einfallenden Strahlen abhéngig von ihrer Entfernung
zur optischen Achse unterschiedlich stark gebrochen oder in unterschiedliche Richtungen reflektiert. Somit
liegt das Bild nicht in einer Ebene, sondern die Bildebene ist gekriimmt, was bedeutet, dass Teile des
Bildes unscharf werden. Dieser Fehler tritt bei allen Teleskoptypen auf und kann ausgeglichen werden,
z.B. bei Schmidt-Teleskopen durch einsetzen einer Schmidt-Platte.
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Abbildung 11.3: Die im Praktikum am CDK20 verwen-  Abbildung 11.4: Aufnahme mit einer Bahtinov Maske
dete Bahtinov Maske. bei perfektem Fokus.

Astigmatismus Der Astigmatismus tritt bei Strahlen auf, die nicht parallel zur optischen Achse einfallen.
Durch unterschiedliche Kriimmungen der Linse oder des Spiegels, welche dadurch effektiv unterschiedli-
che Brennweiten in Abhéngigkeit von der Position aufweisen, kommt es zu einer Verzerrung der Bilder.
Astigmatismus tritt bei allen Typen auf.

Koma Koma entsteht durch die Uberlagerung von Sphirischer Abberration und Astigatismus und wirkt
sich demnach auf die nicht parallel einfallenden Strahlen aus. Die Bildpunkte erhalten durch die Koma
einen Schweif. Sterne haben in Bildern, die von Koma betroffen sind, dann einen Schweif. Wieder sind
sowohl Linsen- als auch Spiegelteleskope betroffen. Die Schmidt-Platte bei Schmidt-Teleskopen dient
auch dazu, die Koma zu verringern.

Chromatische Aberration Chromatische Aberration tritt nur bei Linsenteleskopen auf. Die Wellenlidngen
des Lichts werden unterschiedlich stark gebrochen, blau stérker als rot. Die unterschiedlichen Farben
haben demnach unterschiedliche Brennweiten. Das Bild erscheint dadurch nicht nur unscharf, sondern es
treten auch Farbsdume auf. Diese Fehler konnen ebenfalls ausgeglichen werden.

Brennebene & Fokussierung

Die Ebene hinter dem Teleskop, in der das Bild scharf ist, wird Brennebene oder Fokus genannt. Der
Abstand der Brennebene vom hintersten Teil des Teleskop-Tubus wird als Backfocus bezeichnet. Die
Brennebene der meisten Teleskoptypen ist nicht flach sondern gewdolbt. Dies ist bei sehr lichtstarken
Teleskopen mit einem kleinen Offnungsverhiltnis besonders ausgepriigt. Um diesen Effekt zu korrigieren,
werden Korrekturoptiken aus Glas verbaut. Das optische Gerit, welches am Teleskop verwendet wird,
muss sich exakt in der Brennebene befinden. Teleskope verfiigen daher iiber einen Mechanismus, der das
angebrachte Instrument verschiebt, oder eine selbst verschiebbare Brennebene. Dieser Vorgang wird als
Fokussieren bezeichnet. Bei Teleskopen, welche das Instrument verschieben, ist der Okularauszug beweg-
lich gelagert und kann aus- oder eingefahren werden. Bei Cassegrain Teleskopen ist es beispielsweise
iblich, dass sich der gesamte Hauptspiegel verschieben lédsst. Das optische Instrument oder Okular bleibt
dabei unbewegt, was die Brennebene verschiebt. Die im Praktikum verwendeten Teleskope haben alle
einen Okularauszug, der zum Fokussieren verwendet wird. Es ist darauf zu achten, dass das verbaute Geriit
den Fokus iiberhaupt erreichen kann. Sitzt das Instrument zu weit innen, kann der Weg mit entsprechenden
Verldngerungen oder Adaptern iiberbriickt werden. Sitzt es hingegen zu weit auflen, ist es nicht zur
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Verwendung geeignet.

Um den perfekten Fokus zu finden kann eine Bahtinov Maske verwendet werden. Diese besteht aus
einem aus Metall oder Kunststoff gefertigten Gitter. Jeweils zwei viertel des Gitters sind um ca. 20° in
gegensitzlichen Richtungen zur iibrigen Hilfte des Gitters rotiert (vgl. Abb. 11.3). Diese Maske wird zum
Fokussieren direkt auf die vordere Offnung des Teleskop-Tubus gelegt, wodurch bei einem hellen Stern
ein Beugungsmuster entsteht, in welchem die zwei rotierten Gitter ein fest bleibendes Kreuz im spitzen
Winkel entstehen lassen. Der verbleibende Teil des Gitters verursacht einen weiteren Balken, welcher sich
mit einem Andernden Fokus bewegt. Wird durch die Anderung des Fokus dieser Balken exakt in der Mitte
des Kreuzes platziert, so ist der perfekte Fokus erreicht, wie in Abb. 11.4 dargestellt.

Wenn kein physischer Zugang zum Teleskop besteht und wenn das Fokussieren ohne Interaktion von
Menschen durchgefiihrt werden soll, wie es zum Beispiel bei robotisch betriebenen Teleskopen der Fall ist,
kann eine automatische Prozedur verwendet werden, welche “Autofokus” genannt wird. Voraussetzung
dafiir ist, dass die Kamera bereits nahe der Brennebene ist und die Sterne als Punkte aufgezeichnet
werden, und nicht als groe Ringe, was sonst der Fall wire. Der Computer, der das Teleskop kontrolliert,
kann wiederholt Bilder mit einer Belichtungszeit von einigen Sekunden aufnehmen und durch leichtes
Andern des Fokus die GroBe der abgebildeten Sterne algorithmisch minimieren. Ist das Minimum erreicht,
so befindet sich die Kamera in der Brennebene und das Teleskop ist fokussiert. Dieser Vorgang kann
durch leichte Wolken stark gestort werden, weil diese eine Anderung der GroBe der abgebildeten Sterne
verursachen, ohne dass der Fokus veridndert wurde. Der Vorteil dieser Methode besteht darin, dass
der Computer im Laufe der Nacht den Fokus automatisch in regelméfigen Absténden liberpriifen und
gegebenenfalls anpassen kann. Dies kann notwendig werden, wenn starke Temperaturunterschiede zu einer
leichten Kontraktion oder Expansion des Materials des Telekops fiihren, wodurch sich die Brennebene
leicht verschiebt.

11.2.2 Refraktoren

In Refraktoren werden Linsen benutzt um das Licht zu brechen, zu sammeln und ein vergro3ertes Bild
zu erzeugen. Es gibt verschiedene Typen von Refraktoren. Durch diese Typen, die in gewisser Weise
aufeinander aufbauen, konnen Abbildungsfehler teilweise ausgeglichen werden. Mit Refraktoren kann
allgemein ein hoher Kontrast erzielt werden.

Einfaches Linsenteleskop

In einem einfachen Linsenteleskop wird nur eine Linse benutzt, um das Licht zu brechen und ein Bild
zu erzeugen. Parallel einfallende Strahlen werden in den Brennpunkt fokusiert, wohingegen die nicht-
parallelen Strahlen in die Brennebene fokusiert werden. Da dieses Teleskop auf auf Lichtbrechung basiert,
tritt Chromatische Aberration auf, da die Brechnung von der Wellenldnge abhéngt.

Achromatische Refraktoren

Der Achromatische Refraktor ist eine Weiterentwicklung des einfachen Linsenteleskops. Um die Chro-
matische Aberration zu vermindern, wird eine zusétzliche Linse eingesetzt. Typischerweise werden
hier blaues und rotes Licht in den gleichen Fokus gebracht. Es bleibt aber ein Fehler fiir griines Licht.
Gegeniiber den Linsenteleskopen ist ein weiterer Vorteil, dass durch diesen Aufbau die Teleskope bei
gleicher Brennweite kiirzer gebaut werden kénnen.

Apochromatische Refraktoren

Indem eine dritte Linse eingesetzt wird, konnen bei einem Apochromatischen Refraktor Blau, Griin und
Rot in der gleichen Ebene fokusiert werden. Hierzu werden Linsen mit einer geringen Dispersion genutzt
und somit die Chromatische Abberration verringert. Die zusétzliche Linse dient auch dazu, Sphirische
Abberration auszugleichen.
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Objektive

Normale Objektive aus der Fotografie, wie etwa Teleobjektive oder Zoomobjektive, basieren auf dem
gleichen Prinzip. Je nachdem was mit dem Objektiv beobachtet werden soll, ist der Aufbau unterschiedlich
komplex und es werden viele verschiedene Linsen miteinander kombiniert. Auch werden durch die
Kombination von mehreren Linsen die Abbildungsfehler reduziert. Diese Objektive konnen ebenfalls als
Optik fiirs Beobachten eingesetzt werden.

Grenzen von Refraktoren

Refraktoren waren frither die am hiaufigsten verwendeten Teleskope. Allerdings haben sie auch einige
Nachteile. Zwar konnen die Abbildungsfehler, die auftreten, durch eine lingere Brennweite reduziert wer-
den, allerdings liegt die Linge des Tubus auch in der Grolenordnung der Brennweite, sprich Refraktoren
miissen sehr lang sein, wenn eine groffe Brennweite bendtigt wird. Durch den Gebrauch von Linsen ist
auch der Durchmesser des Teleskops auf ca. 1 m begrenzt, da die Linsen sonst sehr grofl und sehr schwer
werden. Teilweise werden sie so schwer, dass die Linsen sich unter ihrem eigenem Gewicht verformen
und somit wieder Abbildungsfehler hervorgerufen werden. Vor allem betrifft das die Mitte der Linse, da
diese nur an den Réndern durch den Tubus gehalten werden kann. Diese Konstruktion ist auch sehr teuer.
Zumal verdunkelt Glas etwas und ist fiir bestimmte Wellenldngen nicht besonders durchléssig. Deshalb
ging man in der Wissenschaft zu Reflektor Teleskopen iiber.

11.2.3 Reflektoren

Im Gegensatz zu den Refraktoren wird hier zum Biindeln und Fokussieren nicht primir eine Linse,
sondern ein konkav gewdlbter Spiegel verwendet. Als zusétzliche sekundire oder korrigierende Elemente
kommen trotzdem durchaus Linsen zum Einsatz. In allen Reflektoren wird das Licht mit dem Hauptspiegel
gesammelt, welcher sich gegeniiber von der Tubusoffnung befindet. Der Hauptspiegel reflektiert das
Licht, daher auch der Name, entweder zu einem sekundiren Spiegel oder einer Linsenoptik oder einer
Kombination. Der Vorteil von Reflektoren liegt darin, dass sie aufgrund der Spiegelkonstruktion sehr
kompakt gebaut werden koénnen. Auch ist es moglich, groBe Offnungen zu bauen. Zwar ist die GroRe
eines einzelnen Spiegels begrenzt, aber mehrere Spiegel konnen zu einem gréBeren segmentierten Spiegel
kombiniert werden. Der Tubus von groBeren Teleskopen wird nicht aus einem Stiick gebaut, sondern
besteht aus einer Gitterstruktur. Der sekundire Spiegel oder die entsprechende Optik werden dann dazu
benutzt, das Licht zum optischen Ausgang des Teleskops zu leiten. Wie vorher bereits beschrieben,
sind auch Spiegelteleskope von Abbildungsfehlern betroffen, was mit Korrekturoptiken ausgeglichen
werden kann. Man unterscheidet bei Korrekturoptiken nach der Position, in welcher sie in den Lichtweg
eingebracht werden. Sogenannte Apertur-Position Korrektoren werden direkt an der Offnung des Teleskops
eingesetzt, wie etwa die bereits erwihnte Schmidt-Platte. Man kann auch die Korrektoren niher an der
Bildebene, also am optischen Ausgang des Teleskops, platzieren, wie etwa Korrekturlinsen. Allerdings
befinden sich zu meist der Sekundérspiegel und die Korrektoren im Strahlengang. Dies fiihrt zu einem
schlechteren Kontrast und reduziert die effektive Offnungsfliiche, die zum Lichtsammeln genutzt wird.
Dieses Abschatten durch die sekundire Optik nennt man Obstruktion. Je groler der sekundire Spiegel im
Vergleich zum Hauptsiegel ist, desto schlimmer ist dieser Effekt, welcher bei Refraktoren logischerweise
nicht auftritt. Im Folgenden werden die wichtigsten Reflektortypen kurz erklirt.

Gregory Teleskop

Bei diesem Teleskoptyp fillt Licht, nachdem es durch die Offnung in das Teleskop gelangt ist, auf einen
paraboloiden Hauptspiegel. Der Hauptspiegel hat einen Fokuspunkt, der vor dem sekundéren Spiegel
liegt. Nachdem das Licht den Fokus passiert hat, trifft es auf einen konkaven ellipsoiden Sekundarpiegel,
welcher das Licht wieder Richtung Hauptspiegel in die Mitte lenkt, wo sich der optische Ausgang befindet.
Hier befindet sich der zweite Fokuspunkt des Aufbaus, was zur Folge hat, dass das Bild nicht wie sonst
iblich auf dem Kopf steht, sondern der tatséchlichen Ausrichtung des beobachteten Objekts entspricht.
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Abbildung 11.5: Schematischer Aufbau eines Cassegrain-Spiegelteleskopes: Das einfallende Licht wird an einem
parabolischen Primirspiegel reflektiert und iiber einen Sekundérspiegel in der Brennebene hinter dem Hauptspiegel
fokussiert.

Schmidt Teleskop

Das Schmidt Teleskop in seiner urspriinglichen Form ist nicht fiir Beobachtungen mit dem Auge geeignet.
Das Licht tritt durch die Schmidt-Platte in den Tubus ein. Diese Platte, welche sehr diinn und asphe-
risch geformt ist, dient zur Kompensation von sphihrischer Abberration. Die Offnung befindet sich im
Kriimmungsmittelpunkt des sphérischen Hauptspiegels, wodurch die Koma vermieden werden kann. Der
Fokus des Schmidt Teleskops befindet sich im Tubus. Der Aufbau eignet sich in dieser Ausfithrung zum
Fotografieren und wird daher auch oft Schmidt Kamera genannt. Der Sensor, oder frither eine Fotoplatte,
kann im Tubus im Fokus angebracht werden.

Cassegrain Teleskop

Das Cassegrain Teleskop ist dhnlich zum Gregory Teleskop, allerdings befindet sich der konvexe Se-
kundirspiegel vor dem primiren Fokus des konkaven Hauptspiegels. Abb. 11.5 zeigt den schmatischen
Aufbau dieses Teleskoptyps. Durch diese Bauweise kann das Cassegrain Teleskop kompakter gebaut
werden. Der Sekundirspiegel wirft dann das Licht wie beim Gregory Teleskop zuriick in Richtung der
Offnung im Hauptspiegel. Je nach Art der verwendeten Spiegel, unterscheidet man verschiedene Arten
von Cassegrain Teleskopen.

Normales Cassegrain Teleskop Das klassische Cassegrain Teleskop verwendet einen parabolischen
Haupt- und einen hyperbolischen Sekundirspiegel. Dariiberhinaus werden keine weiteren Korrekturopti-
ken verwendet. Abbildungsfehler werden bei den anderen Cassegrain-Typen durch zusitzliche Bauteile
teilweise korrigiert.

Dall-Kirkham Teleskope benutzen einen ellipsoiden Haupt- und einen sphirischen Sekundarspiegel.
Diese Spiegeltypen sind einfacher herzustellen. Diese Anordnung der Spiegel verursacht eine geringere
Kriimmung der Bildebene, kann aber keine Koma korrigieren.

Pressman-Camichel wird auch als inverted Dall-Kirkham Teleskop bezeichnet, da die Spiegeltypen hier
im Gegensatz zu den Dall-Kirkham Teleskopen vertauscht sind. Demnach ist auch dieser Aufbau nicht
von Koma befreit.

Ritchey-Chrétien Hier werden zwei hyperbolische Spiegel verwendet. Dadurch kann Koma korrigiert
werden. Allerdings ist auch hier die Bildebene gekriimmt, was durch ein Linsensystem vor den Fokus am
optischen Ausgang behoben wird. Dieser Typ Teleskop wird z.B. auch fiir das Hubble Space Telescope
oder das VLT verwendet.

Schmidt-Cassegrain Beim Schmidt-Cassegrain Teleskop handelt es sich um eine Kombination der
Schmidt Kamera und des Cassegrain Aufbaus. Die beiden Spiegel sind sphérisch geformt. Sphérische
Abberration wird durch eine Schmidt-Platte an der Teleskop-Offnung korrigiert.
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Newton Teleskop

Das Newton Teleskop unterscheidet sich etwas von den anderen Typen. Das Licht féllt zuerst auf einen
paraboloiden oder sphérischen Hauptspiegel am Ende des Tubus. Danach fillt das Licht auf einen planaren
Fangspiegel, welcher das Licht, nicht wie bei den anderen Typen zur Offnung im Hauptspiegel, sondern
seitwiirts ablenkt. Demnach befindet sich der optische Ausgang nahe an der Teleskop-Offnung, seitwiirts
am Tubus. Um grof3e Brennweiten zu erzielen, miissen diese Teleskope mit einem sehr langen Tubus
gebaut werden, was bei zunehmender GroBe unpraktisch wird. Auch beim Newton treten die bekannten
Bildfehler auf, konnen aber durch zusétzliche Bauteile teilweise kompensiert werden (z.B. durch einen
Koma Korrektor).

Maksutov Teleskop

Das Konzept des Maksutov Teleskops ist @dhnlich zum Schmidt-Teleskop und es hat ebenfalls einen
sphirischen Hauptspiegel. Die Schmidt-Platte ist hier allerdings durch eine sphérische meniskusformige
Linse ersetzt. Der Sekundérspiegel ist an dieser Korrekturlinse befestigt. Durch die Platte wird die
sphirische Abberration korrigiert.

Rowe Ackermann Schmidt Astrograph

Wie das Schmidt-Teleskop hat dieses Teleksop eine Schmidt-Platte und einen sphérischen Hauptspie-
gel. Der zweite Spiegel wird durch ein Linsensystem ersetzt. Der Fokus liegt hier somit auf der Seite
der Schmidt-Platte und nicht an der Seite des Hauptspiegels. Kameras werde also auf der Seite der
Teleskopoffnung angebracht. Dieser schnelle Aufbau wird somit nur fiir Astrofotografie genutzt.

11.3 Bilderfassung

Die Bilderfassung in der Brennebene des Teleskops hat im Verlauf des letzten Jahrhunderts eine enorme
Entwicklung gemacht.

11.3.1 Kameratypen
Zeichnungen

Zu Beginn wurden visuelle Beobachtungen vorgenommen, welche von der beobachtenden Person zur
gleichen Zeit durch manuelle Zeichnungen festgehalten wurde. Natiirlich waren diese Eindriicke dadurch
einer gewissen subjektiven Voreingenommenheit unterworfen, die durch womdéglich unterschiedliche
Qualitdt der Augen oder einer anderen Wahrnehmung verursacht wurden. Es ist offensichtlich, dass
auf diesem Wege keinerlei objektive Messungen moglich waren. Abb. 11.6 zeigt eine Abbildung des
Orion Nebels, datiert auf das Jahr 1847 von John Herschel, gefertigt in den Jahren 1825 bis 1838 bei
Beobachtungen am Kap der Guten Hoffnung.

Analoge Fotografie

Die erste bekannte Fotografie generell stammt aus dem Jahr 1826 und hielt schnell in die Astronomie
Einzug, weil sie es mogliche machte, lange zu belichten und ein quantitativeres Abbild der Wirklichkeit zu
erschaffen. Bei der analogen Fotografie wird eine diinne, lichtempfindliche Schicht auf ein Tridgermaterial
aufgetragen. Meist verdunkelt sich diese Schicht bei Einfall von Licht und generiert so ein negatives Abbild
der Wirklichkeit. Dieses Negativ wird anschlieBend in einem Labor auf ein ebenfalls lichtempfindliches
Fotopapier projiziert, um so das finale Bild zu erstellen, was einem Positiv entspricht. Zunichst wurde diese
lichtempfindliche Schicht auf Glasplatten aufgetragen, weshalb sich der Begriff Foroplatte etabliert hat.
Die erste bekannte astronomische Aufnahme wurde von John William Draper im Jahre 1840 erstellt und
stellt den Mond dar. Bis die Technik ausgereift genug fiir systematische astronomische Untersuchungen
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Abbildung 11.6: Zeichnung des Orion Nebels (M42)  Abbildung 11.7: Aufnahme des Orion Nebels (M42)
von John Herschel aus dem Jahre 1847 (public domain). ~ von Henry Draper aus dem Jahre 1881 mit 104 Minuten
Belichtungszeit (Draper 1882, Photographs of Nebula).

war, vergingen noch weitere Jahrzehnte. Ein Beispiel fiir eine Aufnhame des Orion Nebels auf einer
Fotoplatte aus dem Jahr 1881 ist in Abb. 11.7 zu sehen. Dieses Foto stellt das erste bekannte Bild eines
Nebels aus der Astronomie dar und ist in 104 Minuten auf eine Fotoplatte belichtet worden, die mit einer
Gelantine beschichtet war, in der lichtempfindliches Silberbromid eingebettet war. Fotoplatten fanden
auch weiterhin vor allem in groflen astronomischen Durchmusterungen Verwendung. Ein sehr treffendes
Beispiel sei hier mit der Durchmusterung des noérdlichen Himmels im Rahmen des Felderplans genannt.
Diese Kollaboration mit der Potsdamer und Hamburger Plattensammlung wurde in Bamberg beginnend
im Jahre 1925 durchgefiihrt. In den Jahren 1963 bis 1976 wurde eine weitere Durchmusterung des
Stidhimmels durchgefiihrt, groftenteils als Expedition am Boyden Observatium in Siidafrika. Insgesamt
fielen im Rahmen beider Durchmusterungen ca. 40000 Fotoplatten an, welche in den vergangenen Jahren
digitialisiert wurden. Das Ergebnis steht im Internet unter https://www.plate-archive.org der
Allgemeinheit zur Verfiigung, wiahrend die Fotoplatten weiterhin an der Dr. Karl Remeis Sternwarte
(im Bundschuhhaus) gelagert werden (auf Anfrage findet sich vielleicht ein Betreuer*in, der eine kleine
Fiithrung durch das Plattenarchive geben kann).

CCD

Im Laufe der Zeit wurden Moglichkeiten entwickelt, Aufnahmen direkt digital vorzunehmen. Unerwar-
teterweise kam die vorerst erfolgreichste Losung dieses Problems aus der Entwicklung eines digitalen
Speicherbausteins. Charge-Coupled Devices (CCDs) wurden urspriinglich zum Speichern digitaler Daten
entwickelt, allerdings wurde schnell klar, dass die dabei auftretende und stérende Lichtempfindlichkeit
fiir das Aufnehmen von Fotografien verwendet werden kann. CCDs bestehen aus Halbleitermaterial, in
welchem durch die Absorption von Photonen durch den Photoeffekt Ladung freigesetzt wird, welche
anschlieBend gemessen werden kann. Dabei wird angenommen, dass die Menge der freigesetzten Ladung
proportional zur Zahl der absorbierten Photonen ist. Der Halbleiter ist in einem Raster vom quadratischen
Bildelementen (Picture Elements, kurz: pixel) organisiert, welche seriell durch die Elektronik ausgelesen
werden. CCDs sind zentraler Bestandteil des Versuchs Eigenschaften optischer CCDs weshalb an dieser
Stelle auf die Vorbereitung und Durchfiihrung dieses Versuchs hingewiesen werden soll. Sie finden bis
heute im wissenschaftlichen Bereich vielfiltige Anwendung.
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873 Lg 30 737175 Y Plefaston (153 49423 39) be T

Abbildung 11.8: Fotoplatte aus dem Bamberger Plattenarchiv. Die Aufnahme zeigt den offenen Sternhaufen Pleijaden
(M45) und wurde am 30. September 1913 aufgenommen. (FAU/APPLAUSE)

CMOS

Complementary metal-oxide-semiconductors (CMOS) sind ebenfalls Halbleiterelemente, die auf Basis der
Absorption von Licht arbeiten. Allerdings besitzt der gesamte Sensor nicht nur eine einzige Ausleseelek-
tronik, sondern jede Spalte ist mit einer solchen ausgestattet. Dadurch sind sie sehr viel energieeffizienter
als CCDs und lassen sich auch um ein vielfaches schneller auslesen. Durch die schnelle Auslesege-
schwindgkeit und hohe Energieeffizienz werden sie hauptsichlich in Spiegelreflex (DSLR), Kombi- und
Smartphone Kameras verbaut. Im Unterschied zu CCD Sensoren lassen sich bei CMOS Sensoren oft Gain
und Offset (siehe Abschnitt 11.3.2) frei in einem gewissen Bereich einstellen.

Kameras fiir die Astronomie

In der Astronomie liegt das Augenmerk besonders auf einem hohen Signal zu Rausch Verhiltnis (SNR).
Um dieses zu erreichen, ist es besonders wichtig, das thermische Rauschen des Sensors so niedrig wie
moglich zu halten. AuBerdem ist es nicht notwendig, die Bilder direkt auf der Kamera zu verarbeiten
oder gar zu speichern, weshalb Kameras fiir die Astronomie in der Regel nur aus dem Sensor, der
dafiir notwendigen Elektronik, einer Verbindung zu einem Computer und einem groen Kiihlkérper mit
elektronischer Kiihlung in Form eines Peltier-Elements bestehen.

11.3.2 Wichtige Parameter des Sensors

Die folgenden physikalischen Parameter der Sensoren sind wichtig im Zusammenhang mit der Verwen-
dung an Teleskopen. Selbstverstdndlich gelten diese nur fiir digitale Sensoren (CCDs und CMOS), nicht
fiir die beschriebenen analogen Techniken.

Dimensionen

Es wird zunichst angenommen, dass Sensoren generell rechteckig sind, was fiir den allergrofiten Teil der
kommerziell erhiltlichen Kameras zutrifft. Die Sensor Dimensionen geben dann die Linge und Breite des
Chips an. Haufig wird die daraus errechnete Diagonale des Sensors verwendet, um die Groe des Sensors
in einer Zahl zu erfassen. In der Regel bewegen sich diese Grossen fiir astronomische Kameras im Bereich
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einiger weniger Zentimeter. Die Sensoren von Guiding- oder speziellen Planetenkameras konnen auch
kleiner ausfallen.

Auflosung

CMOS und CCDs sind in der Regel in Reihen und Spalten von Pixeln organisiert, wobei die jeweilige
Anzahl die Auflosung des Chips bestimmen. Bei modernen Kameras bewegt sich diese Grofe in der Regel
im Bereich mehrer hundert bis weniger Tausend Pixel und muss nicht zwingend gleich sein. Beide Zahlen
multipliziert ergeben die gesamte Zahl der Pixel auf dem Sensor, was oft verwendet um die Auflosung
in einer Zahl zusammenzufassen. Typischerweise liegt sie im Bereich von einigen bis zu einigen zehn
Millionen Pixeln, auch als MegaPixel (MP) abgekiirzt.

PixelgroBe und Abstand

Eine weitere Charakteristik stellt die Grofe und der Abstand der Pixel selbst dar, welche nicht identisch
sein miissen. Meist sind alle Pixel eines Sensors quadratisch, dies ist aber nicht zwingenderweise immer
der Fall. Der Abstand der Pixel, auch Pixel Pitch genannt, ldsst sich errechnen aus der Liange/Breite des
Sensors dividiert durch die Anzahl der Pixel einer Zeile/Spalte. Die Grofie der Pixel entspricht maximal
dem Pixel Pitch, kann aber auch kleiner sein, was bedeutet, dass sich zwischen den Pixeln “toter” Bereich
befindet, in dem Elektronik untergebracht ist.

Bit-Tiefe, Gain & Offset

Beim Auslesen der Pixel wird sowohl bei CCD als auch bei CMOS Sensoren die Menge der akkumulierten
Ladung jedes Pixels mit einem Analog zu Digital Converter (ADC) in eine ganze Zahl konvertiert, die,
wie bei Computern iiblich, durch Bitmuster gespeichert wird und proportional zur Menge der Ladung
ist. Der Faktor zwischen dem Ausgangswert des ADCs und der Ladung in einem Pixel wird als Gain
bezeichnet. Der ADC verwendet hierbei eine begrenzte Anzahl an bits, die vom Modell der Kamera
abhingt und wodurch die Anzahl der Helligkeitswerte bestimmt wird, die durch einen Pixel des Bildes
dargestellt werden konnen. Dieser Wert wird Bit-Tiefe genannt und ist in der Regel ein Vielfaches von
zwei und bewegt sich im Bereich von 8 bit bis 16 bit. Die Anzahl der dadurch méglichen Grauwerte ist
dann 2V bei einer Bit-Tiefe von N, also beispielsweise 65536 fiir eine Tiefe von 16 bit und 4096 bit fiir
eine Tiefe von 12 bit. Da der erste Wert durch die Null besetzt wird, ergibt sich ein maximaler Wert, der
um 1 reduziert ist, also 2" — 1, aus den Beispielen ergeben sich dann die maximalen Werte von 65535
beziehungsweise 4095. Weil Informationen in Computern generell als Vielfaches von Bytes représentiert
werden, welche aus jeweils 8 Bit bestehen, wird der Output des ADCs auf ein vielfaches von 8 skaliert.
Fiir 16 bit ergibt sich dadurch unverinderte Werte, fiir 12 bit aber wird der Wert auf einen 16 bit Wert
skaliert. Die 4096 Grauwerte werden in Schritten von 16 auf die 65536 Wert einer 16 bit Zahl verteilt. Die
echte Bit-Tiefe des Bildes bleibt dadurch aber unverédndert bei 12. Um Probleme bei der Verrechnung
verschiedener Bilder zu verhindern, beispielsweise dem Dividieren durch 0, wird von der Elektronik der
Kamera ein konstanter Wert zu den digitalisierten Werten addiert, der so gennante Offset. Bei modernen
CMOS Kameras lassen sich die Werte fiir Gain und Offset oft in der Software in einem gewissen Rahmen
frei einstellen. Bei CCD Kameras sind diese Werte meist fest.

Quanteneffizienz

Die Quanteneffizienz ist eine weitere intrinsische Grofle von lichtempfindlichen Sensoren, welche quan-
tifiziert, mit welcher Wahrscheinlichkeit ein einfallendes Photon Ladungstriger im Halbleitermaterial
freisetzt. Wie der Name bereits impliziert, ist die Quanteneffizienz ein (aber nicht das einzige) MaB fiir die
Effizienz eines Sensors. Die Quantenffizienz ist unter anderem abhéngig von der Temperatur des Sensors
und der Wellenlinge des einfallendes Photons. Bei modernen Kameras liegt die Quanteneflizienz in der
Regel bei > 50%. Die Quanteneffizienz des im Praktikum verwendeten CMOS Gsense 4040 der Firma
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Abbildung 11.9: Wellenldngenabhingige Quanteneffizienz des im Praktikum verwendeten Sensors Gsense 4040

(Quelle: baader-planetarium.com).

GPixel, welcher in der Kamera des Modells C4-16000 der Firma Moravian verbaut ist, ist in Abb 11.9
dargestellt.

Full Well Kapazitit

Durch die Full Well Kapazitit wird spezifiziert, wie viele Elektronen von einem Pixel gehalten werden
konnen. Durch eine groBlere Full Well Kapazitit kann der Chip eine groBBeren Dynamikbereich abdecken.
Ublicherweise bewegt sich dieser Wert zwischen einigen zehntausend Elektronen und einigen hundertau-
send Elektronen. Je grofler die Pixel eines Sensors sind, um so groflere Full Well Kapazititen lassen sich
realisieren.

Dunkelstrom

Der Dunkelstrom gibt an, wie viele Elektronen pro Sekunde bei normaler Betriebstemperatur durch
thermische Effekte im Halbleitermaterial des Sensors freigesetzt werden, wodurch thermisches Rauschen
entsteht. Um diesen Wert zu reduzieren, werden Kameras wihrend des Betriebs um mehrere zehn Grad
Celsius unter die Umgebungstemperatur gekiihlt. Eine genauere Betrachtung dieses Effekts wird im
Versuch Eigenschaften optischer CCDs vorgenommen. Die Grofle des Dunkelstroms liegt in der Regel
im Bereich von wenigen hundertstel bis einigen zehntel Elektronen pro Sekunde.

Ausleserauschen

Besonders in CCD Sensoren, in denen die Ladungen der einzelnen Pixel von Pixel zu Pixel durch den
Sensor hin zur Ausleseelektronik transportiert werden, wird durch diesen Mechanismus zusétzliches
Rauschen erzeugt. Auch durch Diskretisierung der Werte durch die Ausleseelektronik wird weiteres
Rauschen eingefiihrt. Dies ist auch bei CMOS Sensoren vorhanden und kann dort von Pixel zu Pixel leicht
unterschiedlich sein. Diese Schwankungen werden mit Hilfe der mittleren quadratischen Abweichung
angegeben.

Dynamikumfang

Unter dem Dynamikumfang, oder auch Dynamikbereich, versteht man allgemein bei einer Messung
den Unterschied zwischen dem kleinsten und gréften moglichen Wert. Bezogen auf die Sensoren in
der Astronomie gibt der Dynamikumfang den Unterschied zwischen dem geringsten Signal, das gerade
iiber dem Ausleserauschen liegt, und der Grenze zur Séttigung des Sensors an. Bestimmt werden diese
Grenzen hauptséchlich durch das Ausleserauschen, die Bit-Tiefe, die Full Well Kapazitit, und eventuell
den Dunkelstrom, falls dieser recht hoch ist. Generell wird ein hoherer Dynamikumfang angestrebt um
sehr dunkle Bereiche, wie zum Beispiel Staubwolken, sichtbar zu machen, und gleichzeitig helle Objekte,
wie zum Beispiel Sterne, nicht zu iiberbelichten.
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Abbildung 11.10: Das Muster der Farbfilter in einer =~ Abbildung 11.11: Rohaufnahme eines Sensors mit
Bayer Matrix. Bayer Matrix.

11.3.3 Binning

Um das Verhiltnis von Signal zu Rauschen zu erhohen, verfiigen Sensoren iiber die Moglichkeit mehrere
physikalische Pixel zu einem logischen Pixel zusammenzufassen. Dadurch werden die Pixel effektiv grofier
und damit lichtempfindlicher. Diese Kombination wird vor dem Auslesevorgang vorgenommen, wodurch
sich auch das Ausleserauschen reduzieren ladsst. Offensichtlich verringert sich dadurch die effektive
Auflosung des Sensors. Meist werden Pixel mit gleicher Kantenldnge zusammengefasst, beispielsweise
2x2. Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass sich die Kalibrationsaufnahmen von ungebinnten Bildern nicht
fiir gebinnte Bilder verwenden lassen. Fiir jedes Binning muss ein eigener Satz Kalibrationsaufnahmen
gemacht werden.

11.3.4 Subframing (Region of Interest)

Moderne Kameras verfiigen iiber die Moglichkeit nur einen Ausschnitt des Sensors auszulesen, welcher
beliebig gewihlt werden kann, was als Subframing oder Region of Interest bezeichnet wird. Dadurch
wird der Auslesevorgang und das Ubertragen zum Computer erheblich beschleunigt, was beispielsweise
beim Fokussieren sehr hilfreich sein kann. Mit Region of Interest kann bei der Verwendung von CMOS
Sensoren iiber einen USB 3 Anschluss eine extrem hohe Aufnahmerate im Bereich von mehreren zehn
bis mehreren hundert Bildern pro Sekunde erreicht werden. Bei sehr hellen Objekten, wie Planeten,
dem Mond oder der Sonne, lassen sich so Bilder in sehr kurzen Momenten, in denen das Seeing gut ist,
realisieren. Dieser Vorgang wird als Lucky Imaging bezeichnet und ist die heute géngige Methode fiir
Planetenfotographie.

11.3.5 Farb-Kameras

Die meisten gidngigen Digital- und Smartphone Kameras liefern direkt farbige Bilder, obwohl CCD und
CMOS Sensoren alleine nur Licht im gesamten optischen Bereich messen konnen, sie produzieren also
nur schwarz-weif} Bilder. Die Farbinformation kommt aus einer Maske aus Filtern, welche direkt auf
die Pixel des Sensors aufgetragen ist, Bayer Matrix genannt. Die Filter, welche jeweils nur die Grof3e
eines Pixels haben, sind durchlissig fiir Licht aus dem roten, griinen und blauen Bereich des optischen
Spektrums. Ein Beispiel einer Bayer Matrix ist in Abb. 11.10 zu sehen. Die drei verschiedenfarbigen
Filter lassen sich nicht gleichm#Big auf das quadratische Muster der Pixel verteilen. Ublicherweise sind
deshalb doppelt so viele griine wie rote und blaue Filter in einer Bayer Matrix, motiviert durch die
Tatsache, dass auch das menschliche im griinen Bereich des optischen Spektrums die beste Auflésung
aufweist. Die Bezeichnung RGGB fiir das Muster der Bayermatrix spiegelt diese Tatsache wieder. Die
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Abbildung 11.12: Bandpésse der im Praktikum verwen- ~ Abbildung 11.13: Bandpésse der im Praktikum verwen-
deten RGB Filter. deten Schmalbandfilter.

Informationen, die vom Sensor ausgelesen werden, sind vorerst trotzdem nur Grautone, aus welchen
mithilfe der Information tiber das Muster der Filter in der Bayermatrix die Farbinformation rekonstruiert
werden kann. Ein Beispiel einer Rohaufnahme einer Kamera mit Bayermatrix ist in Abb. 11.11 dargestellt.
Es fillt auf, dass die Information fiir jeweils jeden Farbkanal dort liickenhaft ist, wo die anderen Filter
aufgebracht sind. Die effektive Auflosung jedes Farbkanals ist deshalb reduziert und entspricht nicht den
Dimensionen des Sensors. Die Grauwerte der nicht abgedeckten Pixel jedes Kanals werden durch ein
Interpolationsverfahren aus den umliegendenen Pixeln nachtriglich rekonstruiert. Der Reiz von Farb-
Kameras (auch als One-Shot-Color-Cameras bezeichnet) liegt in der einfachen Handhabung, welche es
ermoglicht, ohne den Einsatz externer Filter sofort ein farbiges Bild zu erhalten. Ein solcher Farbsensor
wird im Praktikum nicht genutzt.

11.3.6 Mono Aufnahmen mit Filtern

Um die volle Auflosung des Sensors bei der Aufnahme in samtlichen Bindern nutzen zu kénnen, werden
anstatt einer Bayer Matrix auf dem Chip verschiedene Filter vor dem Sensor verwendet, welche einfach
ausgetauscht werden konnen. Dies geschieht entweder durch ein Filterrad, welches manuell oder elektrisch
betitigt werden kann, oder durch das Finsetzen einzelner Filter per Hand in den Lichtweg vor der Kamera.
Fiir eine bestmogliche Automatisierung und um zu verhindern, das Teleskop wihrend der Beobachtung
zu beriihren, wird auch im Praktikum auf ein Filterrad zuriickgegriffen, welches, wie die Kamera, von
einem Computer gesteuert wird. Durch den Einsatz verschiedener Filter, lassen sich Aufnahmen in den
verschiedensten Bereichen des optischen Spektrums realisieren. Da zwischen den Filtern und dem Sensor
ein gewisser Abstand liegt, durch den das Licht propagieren muss, kann es sein, dass fiir verschiedene
Filter verschiedene Fokus-Einstellungen nétig sind.

Breitband Aufnahmen

Klassischerweise kommen beispielsweise Rot-, Griin- und Blaufilter zum Einsatz, die fiir Aufnahmen
verwendet werden, bei welchen die natiirlichen Farben astronomischer Objekte wiedergegeben werden
sollen. Durch die wechselbaren Filter lédsst sich stets die gesamte Auflésung des Sensors nutzen. In
Abbildung 11.12 sind die Bandpisse des im Praktikum verwendeten RGB Filtersatzes dargestellt. Man
kann nur mit den Informationen dieser drei Filter ein Bild erzeugen, dann spricht man von einem RGB
Bild. Allerdings konnen RGB Filter auch verwendet werden, um die Farbinformation von Objekten
zu erfassen, wihrend fiir die Aufnahme der Luminanz noch auf einen weiteren Filter zuriickgegriffen
wird, der das gesamte optische Spektrum passieren ldsst. Den Infrarot und UV Bereich absorbiert der
Filter hingegen, weshalb er als UV-IR-Block Filter bezeichnet wird. Meist wird aber nur der Name
“L” verwendet. Aus den Aufnahmen der Luminanz und der Farbfilter kann anschlieend eine LRGB
Komposition erstellt werden, was Teil des Post-Processings ist. Es werden hier also vier verschiedene
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ein Pixel

P = PixelgroRe CCD

Teleskop

Abbildung 11.14: Rechtwinkliges Dreieck mit dessen Hilfe die Winkelabdeckung pro Pixel berechnet werden kann.

Filter (L, R, G, B) verwendet. Der zusitzliche L-Filter dient hierbei zur Verbesserung des Kontrasts,
indem dieser die Helligkeit des RGB Bildes setzt.

Schmalband Aufnahmen

Ein weiterer Vorteil der Verwendung von Filtern in Kombination mit einer Mono-Kamera besteht darin,
dass die Aufnahmen nicht auf die iblichen RGB Farbbinder beschrinkt sind. Viel Gas im Universum
emittiert durch thermische Anregung Strahlung der spektralen Emissionslinien der im Gas enthaltenen
Elemente. Als prominentestes Beispiel ist hierbei Wasserstoff genannt, aus welchem ca. 90% der sichtbaren
Materie des Universums besteht. Viele astronomische Objekte, hauptsédchlich Nebel, emittieren Strahlung
in den Wellenldngen der Balmer Serie des Wasserstoffes. Am intensivsten ist dabei die Emission der
energieirmsten Balmer Linie, der Ha Linie bei 6563 A. Schmalbandfilter haben einen Bandpass, der es
nur der Strahlung in einem kleinen Bereich um diese Wellenlinge erlaubt, zu passieren. Dadurch lésst sich
die Verteilung des Gases mit sehr hohem Kontrast erfassen. Weitere gingige Schmalbandfilter erfassen
die Emission von O 1 und S 11, welche aber sehr viel schwicher ist als die von Ha. Durch die Verwendung
von RGB Filtern fiir die Farbinformation und He als Luminanz lassen sich Bilder mit satten Farben und
hohem Kontrast erstellen, welche als H,RGB Aufnahmen bezeichnet werden. Es sei aber angemerkt, dass
bei Schmalbandaufnahmen darauf zu achten ist, ob es iiberhaupt Sinn macht, das Objekt von Interesse
damit aufzunehmen. Reflexionsnebel und Kugelsternhaufen beispielsweise zeigen keine Emission von
Wasserstoff. Um aus reinen Schmalbandaufnahmen ein Farbbild zu erzeugen, wird jedem Filter eine Farbe
zugewiesen, sehr gingig ist die folgende Zuweiung: S m: rot, Ha: griin und O m: blau.

11.3.7 Verwendung von Kameras an Teleskopen
Field-of View und Pixelabdeckung

Beim Beobachten ist es ebenfalls wichtig das Field-of View (FOV) und die Winkelabdecknung eines Pixels
zu kennen. Diese Groflen hingen von der Brennweite und der Pixelgroe bzw. der GroBe des verwendeten
Chips ab. Diese Groflen lassen sich wie folgt verdeutlichen. Ein Pixel und die Brennweite spannen ein
rechtwinkliges Dreieck auf (siehe Fig. 11.14). Der Winkel 0, dessen Ankathete die Brennweite f und
Gegenkathete die PixelgroBe p ist, beschreibt die Winkelausdehnung, die von einem Pixel abgedeckt wird.
Effektiv ergibt sich fiir den Winkel dann die Einheit rad/Pixel. Da 6 klein ist, kann fiir den Tangens die
Kleinwinkelndherung genutzt werden.

0= ]@[rad[Pixel] (11.3)
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Eine Umrechnung in Grad bzw. arcsec und eine Umwandlung fiir die relevanten Grolenordnungen (f: mm,
p: um) ist noch notwendig, um aus den beiden Grofien die Winkelabdeckung eines Pixels in [arcsec/Pixel]

zu berechnen. 360
0= 22 .3600 - 26 = 206264.8% [arcsec/Pixel] (11.4)
2 7 7

Da die PixelgroBe typischerweise in um und die Brennweite in mm angegeben wird, ergibt sich folgende
praktische Formel:

p [um]

6 = 206.2648 - arcsec/Pixel (11.5)
Jf [mm]

Da nun bekannt ist, welcher Winkel von einem Pixel abgedeckt wird, kann man aus der Anzahl der Pixel
in Kombination mit den Dimensionen des Chips das FOV berechnen. Die Ausdehung des Objekts auf dem
Chip lésst sich damit ebenfalls bestimmen, wenn man die Ausdehnung des Objekts am Himmel kennt. Die
Ausdehnung des Objekts auf dem Chip ist nicht identisch mit dem Auflésungsvermogen des Teleskops!

Bedeutung des Offnungsverhiiltnisses

Durch die folgende Betrachtung wird deutlich, dass das Offnungsverhiltnis in direkter Verbindung mit
dem Fluss des Lichts auf den Sensor steht. Das Lichtsammelvermogen L eines Teleskops, im Sinne von
Photonen oder Energie pro Zeiteinheit ¢, welche durch die Offnung in den Tubus eintritt, ist proportional
zur Fliche der Offnung und damit zum Quadrat des Durchmessers D,

L ~ D? (11.6)

Aus Gleichung 11.3 des vorherigen Abschnitts wird klar, dass die Kantenlidnge x der Flidche A, iiber die
sich das Licht in der Brennebene verteilt, direkt proportional ist zur Brennweite f,

f~x 11.7)
weshalb die Fliche A selbst proportional ist zum Quadrat der Brennweite,
A~ f? (11.8)

Um die Helligkeit des Lichts auf dem Sensor zu quantifizieren, kann die Groe des Flusses verwendet
werden. Sie gibt an, wie viel Licht L in Form von Energie oder Photonen pro Zeiteinheit ¢ auf einen
Bereich der Fliache A treffen. Es ergibt sich

L

T At
Nach einer Belichtung mit der Belichtungszeit ¢ betrdgt die akkumulierte Energie oder Anzahl der
Photonen E pro Flache

(11.9)

L

L
E=F-t= t=— (11.10)
A-t A
Dies ldsst sich durch Verwendung der Proportionalitdten 11.6 und 11.8 vereinfachen zu
D> (DY
E~—2:(—) (11.11)
f f

Durch Einsetzen der Definition des Offnungsverhiltnisses O = f/D (f ist in dieser Betrachtung bereits

verwendet fiir die Brennweite) ergibt sich
1

E ~ o2 (11.12)
Die Helligkeit des Bildes auf dem Sensor is also bei gleicher Belichtungszeit umgekehrt proportional zum
Quadrat des Offnungsverhiltnisses. Anders ausgedriickt bentigt ein Teleskop bei hoherem Offnungsver-
hiltnis eine ldngere Belichtungszeit um die gleiche Menge an Licht in der Brennebene zu akkumulieren.
Aus diesem Grund werden bei Vergleichen Teleskope mit hoherem Offnungsverhéltnis als “langsamer”

und solche mit niedrigerem als “schneller” bezeichnet.
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11.4 Effekte in Bildern von CCD und CMOS Sensoren

Durch die Herstellungsweise und Physik von CCD und CMOS Sensoren liefern sie kein perfektes Abbild
der Wirklichkeit, sondern ihre Ausgabe ist durch diverse Schmutzeffekte gestort. Diese Effekte sind nicht
nur speziell in der Astronomie bei der Verwendung in Verbindung mit Teleskopen von Relevanz.

11.4.1 Ausleserauschen

Wie bereits in Abschnitt 11.3.2 beschrieben verursacht die Ausleseelektronik von CCD und CMOS
Sensoren ein zufilliges Schwanken in den Helligkeitswerten der Pixel. Dieses Ausleserauschen triagt
einen festen, von der Belichtungszeit unabhéngigen Teil zum gesamten Rauschen eines Bildes bei. Es
sei an dieser Stelle angemerkt, dass sich dieses Rauschen aufgrund seiner zufélligen Natur nicht durch
Kalibrationsaufnahmen korrigieren lésst.

11.4.2 Thermisches Rauschen

Wie bereits in Abschnitt 11.3.2 beschrieben werden, abhingig von der Temperatur, im Halbleitermaterial
eines Sensors stets Elektronen durch thermische Anregung freigesetzt. Aus statistischen Griinden ist auch
die Menge dieser frei gewordenen Elektronen dem Poisson Rauschen unterworfen, was einen gewissen
Anteil zum gesamten Rauschen eines Bildes beitrigt. Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass sich dieses
Rauschen aufgrund seiner zufélligen Natur nicht durch Kalibrationsaufnahmen korrigieren lésst.

11.4.3 Festes Rauschmuster

Auch wenn der Offset prinzipiell ein fester, von der Sensorelektronik erzeugter Anteil des Helligkeitswertes
eines Pixels ist, zeigt sich bei Sensoren stets ein festes Muster, das durch einen leicht anderen effektiven
Bias erzeugt wird, der von Pixel zu Pixel anders ist. Zusétzlich kann der Dunkelstrom von Pixel zu Pixel
einen leicht anderen Wert haben. Durch diese Effekte, welche von Variationen in der Halbleiterstruktur des
Sensors hervorgerufen werden, entsteht bei der Aufnahme eines Bildes oft der Eindruck eines zusétzlichen
Rauschens. Werden mehrere solcher Aufnahmen gemacht und verglichen, fillt aber auf, dass sich das
Muster nicht verdndert. Deshalb wurde diesem Effekt der irrefithrende Name “festes Rauschmuster” (engl.
fixed-pattern noise) gegeben. Dieser Begriff ist irrefithrend, weil es sich bei diesem Muster um gar kein
Rauschen, sondern echtes Signal handelt. Deshalb ldsst es sich durch angemessene Kalibrationsaufnahmen
vollsténdig entfernen.

11.4.4 UngleichmibBige Pixelresponse

Ahnlich wie das feste Rauschmuster kann auch die Empfindlichkeit von Pixel zu Pixel variieren. Dadurch
ergibt sich ein weiteres, scheinbar zufilliges Muster in Aufnahmen mit Lichteinfall. Dieser Effekt wird
deshalb “ungleichmiBige Pixelresponse” (engl. non-uniform pixel response) genannt und lédsst sich
ebenfalls durch angemessene Kalibrationsaufnahmen bereinigen.

11.4.5 Amp Glow (Verstirkergliihen)

Der Begriff des Verstidrkerglithens bezieht sich auf helle Regionen in Bildern, die durch die Ausleseelek-
tronik verursacht werden und immer einem festen Muster folgen. Damit ist es dem festen Rauschmuster
dhnlich, allerdings erstreckt es sich iiber grofere Bereiche. In den anfianglichen Modellen von CCD
Kameras erzeugten alternde Verstirkerschaltkreise diese hellen Regionen. Inzwischen wird dieser Begriff
fiir simtliche Effekte verwendet, die helle Regionen in Bildern verursachen, die von der Kamera selbst
erzeugt werden. In der Regel befindet sich dieses “Glithen” am Rand des Bildes und ist nicht von der
Belichtungszeit und nur sehr wenig oder gar nicht von der Temperatur abhingig. Verursacht wird es
durch erhohte Temperatur oder unter Umsténden sogar infrarotes Licht, das von Schaltkreisen der Kamera
verursacht wird.

114



Kapitel 11. Teleskope und ihre Instrumentierung

Abbildung 11.15: Spur eines kosmischen Teilches in einer 180 Sekunden langen Belichtung der C4-16000.

11.4.6 Hot Pixel

Hot Pixel entstehen bei einer lokale Stérung in der Gitterstruktur des Halbleiters, wodurch kontinuierlich
vergleichsweise hohe Mengen an Ladung freigesetzt werden, wodurch der Pixel hell erscheint. Solange der
Hot Pixel nicht die Full-Well Kapazitit erreicht hat, kann er durch angemessene Kalibrationsaufnahmen
korrigiert werden. Ist die Full-Well Kapazitit erreicht oder hat der ADC den hochsten Wert der verfiigbaren
Bit Tiefe erreicht, so muss das Pixel komplett entfernt werden.

11.4.7 Cold Pixel

Cold Pixel (oder Dead Pixel) weisen wie Hot Pixel eine defekte Struktur im Halbleitermaterial auf, welche
den gesamten Pixel disfunktional machen. Cold Pixel sind in jeder Belichtung immer schwarz, aufgrund
des geringen Signals in astronomischen Aufnahmen fillt dies aber relativ wenig ins Gewicht.

11.4.8 Defekte Spalten

Ist die Halbleiterstruktur in einem Pixel eines CCD Sensors derart beschidigt, dass es sich bei diesem
Pixel nicht nur um einen Hot oder Cold Pixel handelt, sondern ist auch der Weitertransport der Ladung
beim Auslesen gestort, so sind auch alle weiteren Pixel in dieser Spalte betroffen. Wird die Ladung nicht
mehr weiter transportiert, erscheinen alle Pixel, die in der Spalte nach dem defekten Pixel ausgelesen
werden, schwarz, wihrend ein Pixel, der tibermiBig viel freie Ladungstriger produziert, verursachen kann,
dass alle nachfolgenden Pixel viel zu hell sind. Aufgrund deren Bauweise kann eine defekte Spalte bei
CMOS Sensoren nicht mehr auftreten.

11.4.9 Teilchenstrahlung

Durch kosmische Teilchen und natiirliche terrestrische Radioaktivitit passieren regelmiflig hochener-
getische Teilchen (“Cosmics”) mehrere Pixel des Sensors. Dabei deponieren diese Teilchen Energie im
Kristallgitter des Halbleiters und setzen ebenfalls Ladungstréiger frei, was die korrespondierenden Pixel
hell erscheinen lisst. Ublicherweise entstehen dadurch charakteristische Spuren in Bildern. Die Anzahl
dieser Effekte ist linear abhiingig von der Belichtungszeit. Ein Beispiel ist in Abb. 11.15 zu sehen.
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11.5 Effekte in astronomischen Bildern von Teleskopen

Abgesehen von den Effekten, die von den Sensoren selbst verursacht werden, treten andere Schmutz-
effekte insbesondere in Verbindung mit der Verwendung an Teleskopen auf. AuBBerdem haben Bilder
aus der Astronomie, verglichen mit solchen der terrestrischen Tageslichtfotografie, weiter besondere
Eigenschaften.

11.5.1 Dateiformate
Formate mit verlustbehafteter Komprimierung

Seit der Etablierung der digitalen Fotografie sind sehr viele verschiedene Formate entwickelt worden,
in denen Bilder gespeichert werden konnen. Hiufig anzutreffen sind hierbei Dateiformate, welche die
Bildinformation verlustbehaftet komprimieren. Die Verbreitung von Bildern in diesem Format macht
beispielsweise im Internet Sinn, wo Bandbreite und Speicherplatz limitiert sind. Ein prominentes Beispiel
eines solchen Dateiformats ist von der Joint Photographic Experts Group entwickelt worden, was sich
auch in dem Suffix dieses Dateiformats wiederspiegelt: . jpeg. Diese Art Dateiformat ist fiir die Aufnahme
astronomischer Objekte nur sehr begrenzt geeignet. Die Information, die vom Sensor an den Computer
weitergegeben wird, muss verlustfrei abgespeichert werden. Auf Kompression wird daher meist vollends
verzichtet. Die Werte aus dem ADC werden direkt in einem Raster aus 8 bit oder 16 bit Werten gespeichert,
welches die Grauwerte der einzelnen Pixel darstellt.

FITS

Das Flexible Image Transport System ist ein in der Astronomie und Astrophysik sehr weit verbreitetes
Dateiformat, in dem nicht nur Bilder, sondern auch Daten allgemein als Tabellen gespeichert werden
konnen. Dedizierte astronomische Kameras, welche selbst {iber keinen Massenspeicher verfiigen und
nur mit einem Computer funktionieren, iibertragen ihre Bilder zum PC, wo diese als FITS Dateien mit
den Endungen .fits, .fit, .FITS oder .FIT gespeichert werden. Die meiste moderne Software zur
Bildbearbeitung kann mit diesem Dateiformat umgehen.

TIFF

Das Tagged Image File Format (TIFF) wird hdufig im Bereich des professionellen Umgangs mit Medium
und Print verwendet und kann Bilddaten ebenfalls unkomprimiert speichern. Zusitzlich konnen Farben
dabei in einem anderen Farbraum dargstellt und viele Metainformationen direkt in die Datei eingebettet
werden. Samtliche géngige Software unterstiitzt dieses Dateiformat.

11.5.2 Helligkeit astronomischer Bilder allgemein

Die grundlegenden technischen Parameter von Sensoren in Kameras sind in Kapitel 11.3 beschrieben.
Wie dort erkldrt wird, setzen Photonen, die auf den Sensor fallen, mit einer gewissen Wahrscheinlichkeit
Ladung im Halbleitermaterial frei. Die Menge dieser Ladung ist proportional zur Menge an Licht, das auf
den betrachteten Pixel fillt und wird vom ADC zu ADU Werten digitalisiert. Es sei nun angenommen,
dass die Grauwerte in der Darstellung des Bildes linear von 0 ADU fiir schwarz und dem maximalen Wert,
der durch die Bit-Tiefe der Kamera bestimmt wird, als weil} reichen. Weil die abgelichteten Objekte in
der Regel sehr dunkel sind, ist das daraus entstehende Bild in der linearen Abbildung meist nur schwarz.

11.5.3 Vignetting

Der Begriff Vignetting bezieht sich auf eine Abschattung des Bildes zum Rand des Bildfeldes hin,
hervorgerufen durch eine ungleichmifige Ausleuchtung in der Bildfeldebene. Dieser Effekt kann durch
die Verwendung groBer Sensoren oder zu kleiner Filter entstehen. Ein Beispiel dafiir ist in Abb. 11.17 zu
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Abbildung 11.16: Lineare Darstellung einer Belichtung Abbildung 11.17: Vignetting am CDK?20 in Kombina-
der Schmetterlingsgalaxien (NGC4567 & NGC4568)  tion mit der C4-16000. Das Bild ist die “gestreckte”
mit der C4-16000 am CDK?20 und einer Belichtungszeit ~ Version des Bildes auf der linken Seite. Die hellen Ster-
von 180 Sekunden. In dieser Abbildung sind nur einige ne lassen sich wiedererkennen.

Sterne erkennbar. Das Bild ist mit dem Luminanz-Filter

bei einer Sensor Temperatur von -20° aufgenommen

worden.

sehen. Die unterschiedlichen Helligkeiten im Bild lassen sich durch Flat Fields ausgleichen, das geringe
Signal lasst sich dadurch aber nicht korrigieren.

11.5.4 Walking Noise

An dieser Stelle sei angemerkt, dass es extrem schwierig ist, einen Sensor herzustellen, der iiberhaupt
keine Defekte im Halbleitermaterial aufweist. Selbst bei qualitativ sehr hochwertigen Sensoren sind stets
einige defekte Spalten und Hot und Cold Pixel vorhanden. Bei Instrumenten im Weltall, welche der
kosmischen Strahlung direkt ausgesetzt sind, fallen im Laufe der Zeit sehr viele dieser Effekte an. Speziell
Hot und Cold Pixel und defekte Spalten lassen sich sehr gut korrigieren, wenn Dithering eingesetzt wird.
Wird Dithering nicht eingesetzt und das Motiv wandert leicht in eine Richtung wihrend der Beobachtung,
so wandern bezogen auf das Objekt die Bilddefekte langsam und hinterlassen nach der Integration der
Einzelaufnahmen ein Muster, das erscheint als wiirde es im Bild “wandern”, weshalb dieses Phinomen
als Walking Noise bezeichnet wird. Ein Beispief fiir Walking Noise nach der fertigen Kombination aller
Farbbilder ist in Abb. 11.18 zu sehen.

11.5.5 Verschmutzung

Natiirlicherweise sammelt sich auf den Oberflichen der optischen Elemente, wie den Filtern oder dem
Schutzglas direkt vor dem Sensor, Staub an. Solange sich diese Staubkorner weit weg vom Sensor befinden,
wie auf den Haupt- oder Sekundirspiegeln, sind sie in der Brennebene sehr stark defokussiert und haben
keinen Effekt, auler einer leichte Verdunklung des Bildes. Deshalb wird auch ein stark verschmutzter
Spiegel des Teleskops toleriert, wihrend Kratzer in der Optik die Abbildung verschlechtern. Sitzt der
Staub aber nah am Sensor, wie auf einem Filter oder auf dem Glas vor dem Sensor, so entsteht in der
Brennebene fiir jedes Staubkorn ein heller Ring mit einem dunklen Zentrum im Bild. Ringe, die durch
Staub verursacht werden, konnen durch gute Flat Fields komplett korrigiert werden. Ein Beispiel eines
solchen Flat Fields ist in Abb. 11.19 zu sehen.
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Abbildung 11.18: Farbige Walking Noise enstanden bei Aufnahme ohne Guiding und ohne Dithering am CDK20.

Abbildung 11.19: Kontrastreiche Abbildung eines Flat ~ Abbildung 11.20: Passage eines Satelliten durch
Fields des L-Filters vor der C4-16000 am CDK?20. Viele das Bildfeld des CDK?20 bei einer 180 sekiindigen-
durch Staub verursachte Ringe sind erkennbar. Belichtung der Galaxie NGC5688
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11.5.6 Nicht stationdre Objekte

Viele Objekte am Himmel sind auf den Zeitskalen einer Nacht und kiirzer nicht stationédr. Dazu gehoren
erdnahe natiirliche Objekte wie Kometen, Asteroiden, Planeten und Meteore, aber auch kiinstliche Objekte
wie Satelliten und Flugzeuge. Besonders letztere entwickeln sich in den letzten Jahren immer mehr zu einer
Gefahr fiir die optische, bodengebundene Astronomie. Besonders moderne, massive Satellitennetzwerke
zur Telekommunikation stellen dabei ein besonderes Risiko dar. Diese Objekte konnen heller als die
hellsten Sterne am Himmel sein, wihrend sie sich in wenigen Minuten iiber den gesamten Himmel
bewegen. Passiert ein solches Objekt das Blickfeld des Teleskops wéhrend einer Belichtung, bleibt ein
extrem heller Streifen zuriick (vgl. Abb. 11.20). Bei astrofotografischen Aufnahmen, bei denen mehrere
Belichtungen des selben Objekts vorgenommen werden und Dithering eingesetzt wird, konnen diese
Storeffekte durch Pixel Rejection beim Stacken relativ gut entfernt werden (siehe Kap. 11.7.5). Bei groBen
astronomischen Surveys aber entsteht ein enormer Schaden.

11.6 Kalibrationsaufnahmen

Die Aufnahme, die der Sensor liefert, stellt kein perfektes Abbild der Wirklichkeit dar. Angefangen von
der Passage durch die Atmosphire, iiber den Weg durch den optischen Aufbau des Teleskops, bis zur
Messung am Sensor wird das Signal modifiziert. Einige dieser Modifikationen kdnnen durch Messungen
in Form von Kalibrationsaufnahmen quantifiziert und die eigentlichen Aufnahmen damit kalibriert werden.
Es sei dabei angemerkt, dass auch bei der Erstellung der Kalibrationsaufnahmen auf ein gutes Signal-zu-
Rausch Verhiltnis geachtet werden muss. So muss zum Beispiel der Dunkelstrom durch das Mitteln aus
vielen einzelnen Dunkelbildern bestimmt werden, um bei der anschlieBenden Kalibration den zusitzlichen
Beitrag zum Rauschen, der durch die Unsicherheiten der Kalibrationsaufnahmen verursacht wird, so
klein wie moglich zu halten. Eine detailliertere Behandling der Effekte beziiglich des Sensors erfolgt
im Versuch “Eigenschaften optischer CCDs” (siehe Kapitel 6). Generell miissen bei der Aufnahme
der Kalibrationsaufnahmen die Temperatur ebenso wie Offset und Gain des Sensor identisch zu den
Einstellungen wihrend der Beobachtung sein. Beachten sie ebenfalls, dass fiir die Moravian C4-16000
eine besondere Prozedur wegen der Verwendung der beiden Gain-Modi im HDR Modus notwendig ist
(siche Abschnitt 11.11.2).

11.6.1 Bias

Bias Aufnahmen (Bias Frames, siche Abb. 11.21) dienen dazu, den von der Belichtungszeit unabhéingigen
Anteil in ADU jedes Pixels, genannt Bias, und das Ausleserauschen des Sensors zu ermitteln (siehe
dazu auch Kapitel 6 und insbesondere Abschnitt 6.4.1). Durch den Auslesevorgang von CCD und
CMOS Sensoren entsteht zusétzliches Rauschen. AuBerdem zeigen sich in Bias Frames Pixel, welche
permanent einen hohen Grauwert erzeugen, Hot Pixel genannt, und hellere Bereiche am Rand des Bildes,
welche durch die leicht erhthte Temperatur der Elektronik um den Sensor oder sogar infrarotes Licht
erzeugt werden. Um nur diese Effekte zu ermitteln, und dabei so wenig wie moglich anderes Signal
zu messen, werden Bias Frames bei geschlossenem Shutter (oder abgedecktem Teleskop) und mit der
kiirzest moglichen Belichtungszeit aufgenommen. Wird das Mittel aus mehreren hundert oder mehr Bias
Frames gebildet, so zeigen sich auch Strukturen im Bild entlang der Richtung, in der die Spalten des
Sensors ausgelesen werden. Es ist darauf zu achten, dass der Sensor bei der Aufnahme von Bias Frames
die gleiche Temperatur wie bei der Aufnahme der eigentlichen Belichtungen hat.

11.6.2 Dark

Der primire Einsatz von Dark Frames (Abb 11.22) besteht darin, den Dunkelstrom des Sensors zu messen.
Dazu wird der Shutter geschlossen (oder das Teleskop abgedeckt) und bei der gleichen Temperatur
des Sensors und mit der gleichen Belichtungszeit wie bei den eigentlichen Aufnahmen eine Belichtung
durchgefiihrt. In diesen Aufnahmen manifestieren sich auch zeitlich abhéingige, thermische Effekte der
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Abbildung 11.21: Bias Frame aufgenommen mit der Moravian C4-16000 im 12 Bit high Gain Modus, T = -20°C,
fexp = 21 ps. Erkennbar ist das Muster, das durch die vier Quadranten des Sensors entsteht (siche Abschnitt 11.11.2).

Ausleseelektronik und insbesondere Pixel in Form des Dunkelstroms, in welchen kontinuierlich Elektronen
freigesetzt werden.

11.6.3 Flat

Der gesamte optische Aufbau, angefangen beim Hauptspiegel des Teleskops bis zum Sensor, verursacht
eine ungleichmiBige Ausleuchtung des Bildfeldes, hauptsichlich durch die Anordnung der Offnungen
des Teleskops, des Okularauszugs, des Filters und der Kamera selbst und durch Staub und Dreck auf
Oberflichen wie den Filtern und dem Schutzglases vor dem Sensor. Zusétzlich haben die Pixel des Sensors
eine leicht unterschiedliche Empfindlichkeit. Um diese Effekte zu erfassen und zu korrigieren, kénnen so
genannte Flat Fields aufgenommen werden. Dabei wird die Offnung des Teleskops moglichst gleichmiBig
ausgeleuchtet und bei gleichem Fokus und Sensor Temperatur wie bei der eigentlichen Belichtung ein Bild
aufgenommen. Weil sich der Staub auf Filtern und dem Schutzglas des Sensors stets dndern kann, miissen
Flat Fields direkt vor oder direkt nach einer Beobachtungsnacht aufgenommen werden. Die gleichméaBige
Ausleuchtung der Teleskopoffnung kann durch verschiedene Methoden erreicht werden. Bestenfalls steht
eine Flat Field Lampe zur Verfiigung. Dabei handelt es sich um eine Flidche, die mindestens so grof3 wie die
Offnung des Teleskops ist, und die mit weien LEDs besetzt ist, wodurch eine homogene, weiB leuchtende
Fliche entsteht. Alternativ kann ein weiBes Tuch vor die Offnung gespannt werden (beispielsweise ein
weiles T-Shirt), die anschlieend auf eine weill ausgeleuchtete Wand oder den noch erhellten Himmel
gerichtet wird. Letztere Methode werden als “Sky Flats” bezeichnet. Die Belichtungszeit sollte dabei
so gewihlt werden, dass das Bild nicht iiberbelichtet ist, das Signal aber deutlich tiber dem natiirlichen
Rauschen des Sensors liegt. Als sinnvoll erweist es sich typischerweise, die Belichtungszeit so zu wihlen,
dass die hellen Bereiche im Bild einen Grauwert haben, der ungefihr der Hilfte des Sattigungswertes des
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Abbildung 11.22: Dark frame aufgenommen mit der C4-16000 im 12 Bit high Gain Modus, T = —10°C, fex, =
1800s.

Sensors entspricht. Im Falle der C4-16000 entspricht das im 12 Bit high Gain Modus:

1 1
— (22 - 1) = = - 4095 = 2047.
5 ( )= 5+ 4095 = 20475

also in etwa 2000, und im 16 Bit transformierten low Gain Modus:
B 2°-1= 3 - 65535 = 32767.5

also in etwa 33000. Die ASI6200MM Pro verfiigt iiber native 16 bit ADCs, weshalb deren Flats ebenfalls
einen Wert von ca. 33000 haben sollten. Die Ausleuchtung des Bildfeldes hdngt vom eingesetzten Filter
ab, weshalb fiir jeden verwendeten Filter ein separater Satz Flat Fields aufgenommen werden muss. Um
die gewiinschte Helligkeit fiir jeden Filter zu erreichen, miissen sehr unterschiedliche Belichtungszeiten
gewihlt werden, je nachdem ob Flat Fields fiir einen Breit- oder Schmalbandfilter aufgenommen werden.

11.6.4 Dark Flat

Um Flat Fields zu verwenden, muss von ihnen ebenfalls erst der Bias und der Dunkelstrom entfernt
werden. Da der Dunkelstrom im Bild mit der Belichtungszeit korreliert und die Belichtungszeiten der Flat
Fields sehr unterschiedlich von denen der eigentlichen Belichtungen sind, miissen fiir Flat Fields separate
Dark Frames mit deren Belichtungszeit aufgenommen werden. Diese Dark Frames werden als Dark Flats
oder Flat Darks bezeichnet. Bei modernen CMOS Sensoren wie der C4-16000 und der ASI6200MM Pro
(vergleiche Abschnitt 11.11.2) ist der Dunkelstrom bei niedrigen Temperaturen mit weniger als 0.1
Elektronen pro Sekunde und Pixel so niedrig, dass bei Flat Fields mit kurzen Belichtungszeiten von nur
wenigen Sekunden auch Bias Frames als Flat Darks verwendet werden konnen.
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Abbildung 11.23: Flat field fiir den H,-Filter aufgenommen mit der C4-16000 im 12 Bit high Gain Modus,
T = -25°C, texp = 25s.

11.7 Stacking & Statistik

11.7.1 SNR

Ziel der langen und vielen Belichtungen ist es, die Bilder zu kombinieren, um das

Signal zu Rausch Verhdltis (Englisch: Signal to Noise Ratio, kurz SNR)

zu erhohen. Das SNR ist definiert als das Verhéltnis der mittleren Leistung eines Signals zur mittleren
Leistung des unterliegenden Rauschens,

P Signal

SNR = (11.13)

PRauschen
Auf astronomische Aufnahmen bezogen spiegelt das Signal die Photonen wieder, die von echten astro-
nomischen Objekten kommen. Die Anzahl der im Halbleiter des Senors freigesetzten Elektronen ist
proprtional zur Zahl der Photonen, weshalb die Zahl der Elektronen direkt als Messgrofle dienen soll.
Elektronen sind diskret, weshalb sie der Poisson Verteilung folgen und der statistische Fehler des Signals
selbst bestimmt ist durch

o= N (11.14)

Gibe es keine externe Quelle fiir Rauschen, so wire das SNR damit

Ne
SNR = = +/Ne (11.15)
VN,

Je mehr Photonen gesammelt werden, desto hoher wird das SNR. Ist s die Zahl der freigesetzten Ladungs-
triger pro Sekunde, so ergibt sich mit der Belichtungszeit ¢

Ne=s-t (11.16)
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fiir eine Belichtung und damit

SNR = Vs-¢ (11.17)

Externes Rauschen in Aufnahmen wird durch viele Komponenten verursacht. Betrachtet werden soll
hier der Hintergrund verursacht durch Lichtverschmutzung, der Dunkelstrom des Sensors und das Ausle-
serauschen. Fiir das Rauschen des Hintergrunds aufgrund der Lichtverschmutzung verhilt es sich wie mit
dem statistischen Rauschen des Signals. Die Intensitit b des Hintergunds ist definiert als die Anzahl der
Elektronen, die in einer Sekunde in einem Pixel freigesetzt werden. Der Hintergund folgt ebenfalls der
Poisson Verteilung. Damit ergibt sich fiir das Rauschen durch den Hintergrund in einer Belichtung

op,=VNb-n-t (11.18)
mit n der Anzahl der Pixel. Der Dunkelstrom im Sensor verursacht ebenfalls Rauschen, welches propor-

tional zur Belichtungszeit ist:
og=Vd-n-t (11.19)

wobei d der Wert des Dunkelstroms ist (siche Kapitel 11.3.2). Das Ausleserauschen sei angenommen als
eine feste Zahl r pro Pixel. Fiir das Ausleserauschen ergibt sich damit

N, = Vn-r? (11.20)

Unkorreliertes Rauschen wird quadratisch addiert. Dies trifft auch auf das Ausleserauschen aller Pixel
zu, deshalb der Term 7> und aus diesem Grund errechnet sich das gesamte Rauschen aus den genannten
Effekten wie folgt:

o= \/0'2+0'Z+0'§+0'$: Vs-t+b-n-t+d-n-t+n-r (11.21)

wodurch sich das finale SNR ergibt:

-t
SNR = a (11.22)
Vs-t+b-n-t+d-n-t+n-r

Die Belichtungszeit sollte so gewéhlt werden, dass die zeitabhdngigen Terme das Ausleserauschen deutlich
ibersteigen, also
s-t+b-n-t+d-n-t>n-r (11.23)

Ist dies der Fall, so lésst sich der obige Ausdruck vereinfachen zu
s-t s t

S
Vs ttbnitdnt VstGbrdn Vi Vstbxrdn

Es ist also offensichtlich SNR o« +/f — je linger die gesamte Belichtungszeit, um so groBer das SNR.
AuBerdem ist das SNR proportional zum Signal der Quelle mit SNR o +/s. Je heller das Objekt, um
so hoher das SNR. Andersherum ist das SNR auch umgekehrt proportional zum Hintergrund und dem
Dunkelstrom, SNR o 1/ Vb und SNR o 1/ Vd.

SNR = Vi (11.24)

11.7.2 Stacking

Belichtungen von mehr als einigen Minuten erweisen sich hédufig als unpraktikabel, weshalb iiber eine
lange Zeit viele Einzelbelichtungen vorgenommen werden, welche im Rahmen der Bildverarbeitung
miteinander kombiniert werden. Dieser Vorgang wird als Stacken bezeichnet. Die statistisch sinnvollste
Methode besteht darin, fiir jedes Pixel das arithmetische Mittel aus den Pixeln der Einzelbilder zu errech-
nen. Einem Pixel seien dabei die Koordinaten x und y aus dem Bild zugewiesen. Der korrespondierende
Wert des Pixels wird mit f(x, y) bezeichnet. Die Pixel der gleichen Koordinaten aus allen Bildern (also
von der gleichen Stelle des Bildes) zusammen genommen werden dabei als Pixel Stack bezeichnet und
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Abbildung 11.24: Prozentualer Gewinn des SNRs mit zunehmender Anzahl der Bilder.

mit Indizes versehen: f;(x,y). Das arithemtische Mittel eines Stacks sei als a(x, y) bezeichnet und I&sst
sich errechnen aus

N-1
1
a(x.y) = ; Fx.y) (11.25)
Die Varianz hingt mit dem Standardfehler zusammen,
Var(X) = o (11.26)

Die Werte aller Pixel in einem Stack sind unabhingig voneinander und folgen der gleichen Wahrschein-
lichkeitsverteilung. Deshalb miissen alle die gleiche Varianz haben,

Var(fi(x,y)) = o Vie{l,...,N} (11.27)

Fiir zwei unkorrelierte Zufallsvariablen X; und X gilt,

Var(a - X; + b - X2) = a*Var(X)) + b*Var(X>) (11.28)
Deshalb ist die Varianz der Summe -
Var Xi] = No? (11.29)
i=0
und die Varianz des Mittels a
N-1 N-1 2
1 1 1
Var(a) = Var| = > X; | = var| S =x, | = —=No2 = T (11.30)
N i=0 i=0 N N2 N

o o
- J/V: = L= == 11.31
o4 = +/Var(a) N = ( )
Das SNR des gemittelten Pixel Stacks ist schlieBlich
SNR, = — = 2 = yN& (11.32)
(] ‘/_N g
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und damit insbesondere
SNR, ~ VN (11.33)

Daraus geht insbesondere hervor, dass der Gewinn des SNRs nicht linear mit der Anzahl der Bilder geht.
Diese Situation ist in Abb. 11.24 ersichtlich, in der der prozentuale Gewinn des SNRs mit jeder weiteren
Belichtung aufgetragen ist.

11.7.3 Gewichtung

In der Realitit ist das SNR der Ausgangsbilder nicht gleich. Dazu kommen weitere Dinge, die von
Belichtung zu Belichtung unterschiedlich gut ausfallen konnen, wie beispielsweise die Qualitit des
Guidings. Diese Aspekte kann man in die Bildung des Mittelwerts jedes Pixel Stacks einflieBen lassen,
indem jedem Pixel ein zusitzlicher Faktor w; zur Gewichtung zugewiesen wird, welcher von der Qualitét
der Belichtung abhingt. Der Mittelwert berechnet sich dann zu

ZZBI Wifi(x’ y)

— (11.34)
Zﬁol Wi

a(x,y) =

Die Bestimmung der Faktoren zur Gewichtung hingt sehr stark von den Anforderungen ab und wird in
verschiedenen Programmen auf sehr verschiedene Weise implementiert.

11.7.4 Normalisierung

Zusitzlich zur Gewichtung konnen einzelne Bilder vor dem Stacken statistisch kompatibel miteinander ge-
macht werden. Dieser Vorgang wird Normalisierung genannt. Im Laufe der Nacht kann sich beispielsweise
der Hintergrund durch die Lichtverschmutzung dndern oder die Luftfeuchtigkeit andert die Transparenz
des Himmels, wodurch die Bilder dunkler erscheinen. Bevor die Bilder miteinander verglichen werden
konnen, miissen sie daher aneinander angepasst werden. Dieser Vorgang ist nicht trivial und kann auf
verschiedenen Wegen vollzogen werden. Meist wird dazu eine Funktion definiert, die jedem Pixel abhin-
gig von seinem bisherigen Wert einen neuen Wert zuweist. Dieser Mechanismus wird als Punktoperation
bezeichnet.

11.7.5 Pixel Rejection

Zeitlich abhingige Storeffekte, die nicht Teil des zufélligen Rauschens sind, wie Satelliten, kosmische
Teilchen, oder auch Hot Pixel, falls Dithering verwendet wurde, konnen automatisch in Bildern isoliert
und beim Stacken ignoriert werden. Dieser Mechanismus wird als Pixel Rejection bezeichnet. Er kann
nur angewandt werden, wenn alle Einzelbider zuvor normalisiert wurden. Beim Stacken von k Bildern
mit jeweils n X m Pixeln liegen n - m Pixel Stacks mit jeweils k Pixeln vor. Alle Pixel in einem Stack sind
nach Helligkeit sortiert und mit Indizes i versehen: i € {0, ...k — 1}. I wird als Indexmenge des gesamten
Pixel Stacks bezeichnet. Der Rejection Algorithmus arbeitet auf jedem dieser Pixel Stacks einzeln. Im
Folgenden sollen einige dieser Mechanismen, um sogenannte “Ausreiler” zu entfernen, erldutert werden.

Min/Max Clipping

Die einfachste Methode besteht darin, eine feste Anzahl der hellsten oder dunkelsten Pixel jedes Stacks zu
entfernen. Wihrend diese Methode sicherstellt, dass auf jeden Fall Pixel ignoriert werden, ist zu erwarten,
dass dadurch zu viele Pixel verloren werden und das SNR des finalen Bildes leidet. Es sollte daher nicht
verwendet werden.
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Abbildung 11.25: Illustration von Sigma Clipping und Linear Fit Clipping. Die Werte stellen die sortierten Grauwerte
eines Pixel Stacks dar. Links wurde Sigma Clipping mit Sjow = Shigh = 1.5 angewandt, rechts Linear Fit Clipping
mit Siow = Shigh = 3. Die Werte der gefiillten Kreise wurden jeweils akzeptiert, die nicht gefiillten Kreise durch die
Rejection ignoriert.

Percentile Clipping (Prozentuales Clipping)

Beim Percentile Clipping werden alle Pixel eines Stacks ignoriert, deren Werte auflerhalb eines Bereichs
liegen, der durch einen prozentualen Teil des Medians des gesamten Stacks spezifiziert wird. Trotz des
Namens werden fiir die oberen und unteren Schranken pyigp und piow Werte im Intervall [0, 1] verwendet.
Die Indixmenge J der akzeptierten Pixel ist dann bestimmt durch

J={iel| fi(xy)>M-(1=piow) A fi(x,y) < M- (1 + phign)} (11.35)

wobei M der Median des gesamten Pixel Stacks ist: M = median({f;(x,y) |Vi € I}). Sind weniger als
~10 Bilder vorhanden, sollte auf das Percentile Clipping zuriickgegriffen werden, weil fiir komplexere
Verfahren nicht geniigend Statistik vorhanden ist.

Sigma Clipping

Das Sigma Clipping verwendet die Standardabweichung und den Median eines Pixel Stacks, um Ausreifler
zu identifizieren. Der Vorgang wird iterativ wiederholt, bis eine Abbruchbedingung erfiillt ist. Meist
werden als Abbruchbedingungen zum einen eine maximale Anzahl an Iterationen angegeben, zum anderen
wird eine minimale Anderung Ao der Standardabweichung von einer Iteration zur nichsten gefordert,
TELZT Ao (11.36)
o
mit der / Nummer der Iteration. Ist M wieder der Median des gesamten Pixel Stacks und o die Stan-
dardabweichung der Werte im Pixel Stack, so ist die Indexmenge J der akzeptierten Pixel in einer
Iteration
J={iel|fi(x.y)> M= Siow -0 A fi(x.) < M + spigh - &} (11.37)

wobei o~ die Standardabweichung des Pixel Stacks in der jeweiligen Iteration und sjow und spign €xterne
Parameter des Algorithmus sind. Sigma Clipping funktioniert sehr gut ab ~10 Bildern. Ein Beispiel fiir
das Clipping eines Pixel Stacks ist in Abb. 11.25 dargestellt.

Winsorisiertes Sigma Clipping

Der Begriff Winsorisieren, benannt nach dem Statistiker Charles P. Winsor, bezeichnet einen Vorgang,
bei dem Datenpunkte in einer Menge von Messungen als Ausreil3er identifiziert und ersetzt werden. Die
Bestimmung der unteren und oberen Schwellen wioy und wh;gh, durch welche die Ausrei3er identifiziert
werden, erfolgt iiblicherweise durch den selben Vorgang wie beim Sigma Clipping, also wigw = M —Sjow 0
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und whigh = M + Shigh - 07, wiederum mit dem Median M des Pixel Stacks. Die daraus resultierende
Indexmenge der Ausreiler sei als B bezeichnet. Alle Werte f;,(x,y) Vb € B in einem Pixel Stack werden
als AusreiBer deklariert und ersetzt. Fiir die Ersetzung kénnen verschiedene Methoden verwendet werden.
Die einfachste besteht darin, alle Ausreifler durch den Median des Pixel Stacks selbst zu ersetzen, was oft
als Median Sigma Clipping bezeichnet wird. Durch die Ersetzung ergibt sich ein neuer Pixel Stack bei
dem gilt

fo(x,y) =MVbeB (11.38)

wobei alle Werte, die nicht als Ausreifler deklariert wurden, unveriandert bleiben. Andere Methoden
Ersetzen die Ausreifier nach oben/unten beispielsweise mit einer oberen/unteren Schwelle, die anteilig
aus der Standardabweichung des Pixel Stacks berechnet wird, also

(6, ) =M — prow - o Vb eliel| fi(x,y) < Wiow} (11.39)

fiir die unteren Ausreifler und

Jo(x,y) = M + phigh - o ¥b € {i € I'| fi(x,y) > Whigh} (11.40)

fiir die oberen Ausreifler. pjow und ppigh sind wihlbare Parameter. Winsorisiertes Sigma Clipping funktio-
nert ausgezeichnet ab einer Menge von ~15 Bildern.

Linear Fit Clipping

Im Laufe der Nacht, oder falls iber mehrere Tage hinweg Belichtungen durchgefiihrt werden, kann sich
die Helligkeit der Position am Himmel, die ein Pixel abbildet, dndern. Dies kann beispielsweise durch die
Anderung der Luftmasse zwischen Objekt und Beobachter oder der Transparenz des Himmels im Laufe
der Nacht hervorgerufen werden. Linear Fit Clipping beriicksichtig diese graduellen Anderungen bei der
Identifikation von Ausreilern. Dazu wird an die Indizes der Pixel im Pixel Stack auf der x-Achse und der
Helligkeit der Pixel auf der y-Achse eine Gerade der Form

fo,y,)=a-i+b (11.41)

gefittet, wobei i € I sind. AnschlieBend wird diese Funktion von den Pixel Werten abgezogen und daraus
die Standardabweichung bestimmt,

1 k-1
o= DMy~ (@ i+b) (11.42)
i=0

Anhand der Standardabweichung lésst sich ein Intervall definieren, dessen Zentrum abhingig vom Index
des Pixels im Stack ist und in dem der Pixel liegen muss um akzeptiert zu werden. Die Indexmenge J der
akzeptierten Pixel ergibt sich damit zu

J={iel|fix.y)>a-i+b—si0w-0Afix,y)<a-i+b+shg o) (11.43)

wobei sjow und shign externe Parameter sind. Linear Fit Clipping funktionert exzellent fiir 20 oder mehr
Belichtungen. Ein Beispiel fiir das Clipping eines Pixel Stacks ist in Abb. 11.25 dargestellt.

Ergebnisse

Bei einer ausreichenden Anzahl von Aufnahmen lassen sich Satelliten, Flugzeuge und die Spuren kos-
mischer Teilchen sehr effizient entfernen. Wird Dithering angewandt, so lassen sich auch Hot Pixel sehr
gut entfernen. Beispielhaft ist in Abb. 11.26 ein Bild aller Pixel dargestellt, die beim Stacken von 250
Aufnahmen mit jeweils 180 Sekunden Belichtungszeit durch Linear Fit Clipping ignoriert wurden. Darin
sind deutlich die besprochenen Effekte zu sehen, welche effizient entfernt wurden. Am auftilligsten sind
teilweise kaputte Spalten, welche durch das Dithering verschoben wurden. Diese Effekte sind symmetrisch
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Abbildung 11.26: Rejection Map, entstanden beim Abbildung 11.27: Kleiner Ausschnitt aus dem Bild links.
Stacking von 250 Bildern, zwischen denen Dithering ~ Auf kleinen Skalen werden sehr viele Hot Pixel und
verwendet wurde. Deutlich zu sehen sind die durch das Spuren kosmischer Teilchen entfernt.

Dithering verschobenen defekten Spalten, welche sehr

effizient erkannt wurden. Auflerdem ist die Spur eines

hellen Satelliten im rechten unteren Bereich des Bildes

zu erkennen, welche ebenfalls erkannt wurde.

am oberen und unteren Bildrand, weil wihrend der Aufnahmen ein Meridianflip durchgefiihrt wurde,
wodurch die Bildfeldebene um 180° rotiert wurde. Aulerdem ist die Spur eines hellen Satelliten im
rechten unteren Bereich des Bildes zu sehen, welche ebenfalls erkannt und entfernt wurde. In Abb. 11.27
ist ein kleiner Ausschnitt dieses Bildes zu sehen, in dem deutlich die Spuren vieler kosmischer Teilchen
erkennbar sind. Die vielen hellen, isolierten Pixel enstehen durch zufillig verteilte hellere Werte in
einzelnen Aufnahmen aufgrund der Poisson Statistik und werden bei ausreichend vielen Belichtungen
ebenfalls effizient entfernt.

11.8 Bildverarbeitung in der Praxis

Nachdem alle Aufnahmen des astronomischen Objekts (Light frames) und die Kalibrationsaufnahmen
gemacht worden sind, kann man sich an die Verarbeitung der Bilder machen. Von den Rohaufnahmen
zum finalen Bild sind einige Schritte notwendig. Diese Schritte werden in zwei Teile unterteilt. Beim
Preprocessing geht es darum, die Light frames zu kalibrieren und die Aufnahmen eines Filters zu
kombinieren. Danach schlieft sich das Postprocessing an. Hierbei werden die gestackten Filter-Aufnahmen
weiter verarbeitet und schlieBlich zu einem Farbbild zusammengesetzt. Die hier vorgestellten Schritte
sind eine grobe Anleitung, wenn auf anderem Wege ein besseres Bild produziert werden kann, kann die
Verarbeitung auch anders durchgefiihrt werden. Konkrete Beispiele fiir diverse gingige Software finden
sich in Kapitel 11.9.

11.8.1 Preprocessing
Kalibration

Die Light frames miissen zu allererst kalibriert werden, was mit Hilfe der Kalibrationsaufnahmen erfolgt.
Hierzu gibt es je nachdem, welche Kalibrationsaufnahmen gemacht worden sind, viele verschiedene
Wege, um zu einem fertigen Bild zu kommen. Bevor man allerdings die Light frames bearbeitet, muss
man erst die Kalibrationsaufnahmen verarbeiten. Bei unserem Experiment nehmen wir Dark frames,
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stacking Master- Master-dark stacking
Flat-dark jeweils
jeweils abziehen
abziehen
Master-Flat- Master-dark
dark
stacking jeweils
durch Master-flat
teilen
Master-Flat —— +
stacking
Einfiltriges
Image
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Abbildung 11.28: Workflow fiir die Datenreduktion, wenn fiir die Kalibration Darks, Flats und Flat Darks aufge-
nommen werden. Diese Kombination wird auch wihrend des Praktikums verwendet.

Flat fields und Flat Darks (bzw. Bias) auf und folgen dementsprechend dem Ansatz aus Abb. 11.28,
also wird nun auf diese Moglichkeit weiter eingegangen. Man verarbeitet die einzelnen Light frames
eines Filters mit den Master-Kalibrations frames. Das Master-dark wird erstellt, indem die Dark frames
gestacked werden. Sie sollten hierfiir average stacking mit Pixel rejection nutzen und keine Normalisierung
durchfiihren. Das Master-dark wird dann von jeder einzelnen Aufnahme abgezogen. Bevor die Flat fields
weiter verarbeitet werden konnen, miissen auf die gleiche Art die Flat Darks (oder Bias) zu einem
Master-Flat-Dark verarbeitet werden. Das Master-Flat-Dark wird dann von jedem Flat abgezogen. Die
Flat Dark korrigierten Flats konnen dann ebenfalls zu einem Master-Flat kombiniert werden. Dazu werden
die bearbeiteten Flats ebenfalls mit der gleichen Stackingmethode gestacket, aber im Gegensatz zu den
Darks wird das Master-Flat mit multiplikativer Normalisierung normalisiert. Die bereits Dark-korrigierten
Lights werden nun weiter mit dem Master-Flat verarbeitet. Jedes Light wird durch das Master-Flat geteilt.
Man hat nun jede einzelne Light Aufnahme kalibriert. Die Kalibration muss fiir jeden einzlenen Filter
seperat vorgenommen werden, lediglich das Master-Dark, sofern alle Lights bei der selben Belichtungszeit
aufgenommen worden sind, kann fiir jeden Filter verwendet werden.

Kosmetische Korrekturen

Oft bleiben nach der Kalibration noch Hot Pixel oder Reihen toter Pixel iibrig, diese konnen vor der
Regstrierung entfert werden. Algorithmen konnen erkennen, dass ein Pixel tot ist, indem er mit den
umliegenden verglichen wird. Ahnlich kénnen auch ganze Reihen von toten Pixeln erkannt werden. Diese
Pixel werden dann durch das Mittel der umgebenden Pixel ersetzt. In manchen Programmen ist es auch
moglich, eine Liste von kaputten Pixeln, die bereits bekannt sind, zu iibergeben und somit die gleichen
Korrekturen auf jedes Bild anzuwenden.

Registrierung

Da die Sterne und Objekte in den kalibrierten Lights nicht immer genau auf die gleichen Pixel abgebildet
werden, miissen die einzelnen Lights noch zur Deckung gebracht werden. Die Verschiebungen kommen
durch mehrere Effekte zustande. Zum einem ist das genau das Ziel des Ditherings, zum anderem ist
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die Nachfiihrung nie perfekt, weshalb sich die Sterne in den einzelnen Aufnahmen jeweils verschieben.
Wenn ein Meridianflip wihrend der Beobachtung durchgefiihrt worden ist, stehen die Bilder nach dem
Flip im Vergleich zu den vorherigen auf dem Kopf. Um die Bilder zur Deckung zu bringen, wird eine
Registrierung durchgefiihrt. Dabei wird ein Muster von Sternen oder Strukturen auf einem Planeten
in einem Referenzbild ausgewihlt und in allen anderen Aufnahmen gesucht und errechnet, welche
Operationen an dem jeweiligen Bild notig sind um das Muster zur Deckung zu bringen. Hierbei werden
Translations-, Rotations-, und Skalierungsvorginge auf die einzelnen Aufnahmen angewendet.

Stacking

Sind nun alle ausgerichteten Aufnahmen vorhanden konnen sie zum Erhohen des SNR gestacked werden.
Es kann dabei der gleiche Stacking Algorithmus wie fiir die Kalibrationsaufnahmen genutzt werden,
allerdings sollte additive skalierte Normalisierung genutzt werden. Die Verwendung von Pixel Rejection
ermoglicht es auch, Aufnahmen mit Storfaktoren wie Flugzeuge oder Satelliten zu nutzen. Aufgrund
verschiedener Qualitits-Parameter kann eine Gewichtung der Aufnahmen beim Stacking vorgenommen
werden, somit haben dann sehr gute Aufnahmen eine hohe Gewichtung, aber schlechte Aufnahmen
konnen trotzdem mit geringer Gewichtung genutzt werden. Als Qualititsindikator kann zum Beispiel die
Anzahl der Sterne oder ihre Rundheit genutzt werden.

Drizzle

Bei der Registrierung und dem Stacking kann noch Drizzle angewendet werde, der Algorithmus hierfiir
hei3t “Variable Pixel Linear Reconstruction”. Drizzle wurde fiir die Aufnahmen des Hubble Deep fields
entwickelt. Durch Drizzle wird die Auflosung und die Schirfe der Details erhoht. Jedes Bild wird vor
dem Stacking in der Auflésung hochgerechnet, also super sampled. Diese Bilder werden dann auf ein
feines Gitter von Pixeln projiziert und gestacked. Die erhohte Auflosung hat zur Folge, dass die Strukturen
jetzt aus mehr Pixeln bestehen und somit mehr Details sichtbar sind. Dabei sollten die einzelnen Bilder
etwas gegeneinander verschoben sein. Drizzle ist sinnvoll wenn die Aufnahmen undersampled bzw.
gedithered sind und eine gro3e Menge an Daten vorhanden ist. Beim Hubble Deep Field etwa sind viele
Galaxien nur wenige Pixel grof3, ohne dithering und drizzle wiirden die Galaxien blockartig sein. Durch
das hochskalieren der Pixelanzahl und das Verschieben der einzelnen Aufnahmen gegeneinander, kénnen
die einzelnen Galaxien dank Drizzle rekonstruiert werden und sind nicht blockartig sondern als Galaxien
zu erkennen.

11.8.2 Postprocessing

Nach den Preporcessing Schritten hat man nun fiir jeden Filter ein gestacktes und kalibriertes Bild. Diese
monochromen Aufnahmen konnen jetzt weiter verarbeitet werden.

Rauschreduktion

Trotz des Stackings und der damit verbundenen Verbesserung des SNRs, bleibt Rauschen in den Bildern
zuriick. Um schone Aufnahmen zu erhalten muss dieses Rauschen unbedingt reduziert werden. Dieses
Rauschen ist besonders auffillig auf der Pixel-ebene vor allem in Bildteilen, die sonst nur dunklen Himmel
enthalten. Verschiedene Algorithmen, z.B. A trous wavelets transform, konnen je nach Software genutzt
werden, um das Rauschen zu reduzieren. Hierfiir werden die Pixel auf verschiedenen Grofenskalen
miteinander verglichen und dann das Rauschen aus dem Bild herausgerechnet. Erfahrungsgemif erzielt
man die besten Ergebnisse, wenn man die Rauschreduktion einmal vor und ein weiteres mal nach dem
Strecken durchfiihrt.
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Kombination der Binder

Noch sind alle Bilder monochromatisch, enthalten also Infromationen fiir eine bestimmten Wellenlin-
genbereich. Diese Einzelaufnahmen konnen nun zu einem Farbbild zusammengesetzt werden. Dabei
wird jeder einzelnen Aufnahme eine bestimmte Farbe zugewieen, meist wird die Kombination aus Rot,
Griin und Blau vorgenommen, aber je nach Software kann den Einzelaufnahmen auch eine andere Farbe
zugewieBen werden. Fiir den Kontrast kann auch ein Luminanz Bild in diesem Prozess verwendet werden.
Am Computer wird dann ein Farbbild anhand der einzelnen Filter errechnet.

Strecken

Im Linearen Zustand sind die Bilder meist einfach nur schwarz. Das kann mit Hilfe des Histogramms
behoben werden. Das Histogramm zeigt die Verteilung der Werte im Bild an. In monochromatischen
Bildern zeigt es die Verteilung der Graustufen und in Farbbildern zeigen drei einzelne Histogramme die
Farbwerte fiir Rot, Griin und Blau auf. Wenn das Bild schwarz ist, sind vor allem die dunklen Werte
vertreten, durch das Strecken des Histogramms auf hellere Werte kann die Struktur im Bild sichtbar
gemacht werden und der Kontrast angepasst werden.

Weitere Verarbeitung

Die erstellten Farbaufnahmen kdnnen noch durch weitere Bildbearbeitung verschonert werden. Hierbei
gibt es keine Regeln oder Vorschriften, wie sehr und in welcher Weise man das Bild bearbeiten sollte.
Es konnen z.B. die Farben weiter angepasst werden, oder der Kontrast verindert werden, Histogramme
veridndert werden oder weitere kosmetische Korrekturen vorgenommen werden. Dafiir kann im Prinzip
jede Bildbearbeitungs-Software genutzt werden (z.B. Gimp, Photoshop, Lightroom, usw.).

11.9 Software zur Bildervarbeitung

11.9.1 Siril

,»3iril is a reverse acronym for Iris for Linux“. Siril ist eines von vielen Programmen, die genutzt werden
konnen, um die Daten zu reduzieren und ist auf allen Rechnern der Sternwarte installiert. Es gibt gute
Griinde Siril zu benutzen, unter anderem verfiigt Siril iiber méchtige Algorithmen zur Bearbeitung von
amateurastronomischen Aufnahmen, die individuell genutzt werden konnen, es ist also keine Blackbox.
Auch ist Siril einfach zu bedienen, wenn noch keine Erfahrung im Bereich der Astrofotografie vorhanden
ist, da das Program einen durch den Workflow fiihrt. Dariiber hinaus ist Siril Freeware und fiir alle groen
Plattformen verfiigbar (Linux, Windows, MacOS). Ebenfalls hat Siril eine groe online-community, man
findet also relativ schnell gute und ausfiihrliche Manuals und Tutorials. Die offizielle Dokumentation von
Siril findet man hier oder als PDF-version.

Um siril zu 6ffnen geben Sie bitte siril in einer Konsole ein. Die Software arbeitet mit sogenannten
Sequences einer Serie von Einzelaufnahmen. Fiir jeden spéter zu verwendenden Frame (dark, flat, etc.)
muss eine einzelne Sequence initiiert werden. Durch die einzelnen Tabs wird man dann Schritt fiir
Schritt durch die Bearbeitung der Bilder gefiihrt. Siril wird nach jedem Schritt fiir jedes Einzelbild der
Sequence eine einzelne neue Datei anlegen, daher ist es wichtig, sich sinnvolle Namen zu iiberlegen und
geeignete Arbeitsverzeichnisse zu benutzen, da viele Files produziert werden. Eine neue Sequence kann
unter dem Tab Datei-Konvertierung angelegt werden. Mit dem Haussymbol am oberen Bildschirmrand
kann jeweils das aktuelle Arbeitsverzeichnis gew#hlt werden. Da bei der Bearbeitung der Bilder sehr
viele Dateien produziert werden sollte hier ein sinnvolles Verzeichnis gewihlt werden und auf die
Speicherkapazititen geachtet werden. Wenn Sie Siril an der Sternwarte nutzen, immer ein Verzeichnis in
/userdata/data/praktikum/praktiXY wihlen. Im Viewer mag es sinnvoll sein auto-stretch auszuwihlen.
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Abbildung 11.29: Das Siril Hauptfenster. Die Sequencen konnen auf der rechten Seite eingelesen und bearbeitet
werden und links wird das aktuelle Bild (meist das erste der Sequence) angezeigt.

Kalibrations-frames

Bevor die eigentlichen Aufnahmen reduziert werden konnen, miissen die Kalibrations-frames erstellt
werden. Jede Art von Kalibrations-frames kann als einzelne Sequence angelegt werden. Bei der Erstellung
der Master-frames miissen nur die Tabs Pre-Processing, falls die Sequence mit einem bereits vorher
erzeugten Master-frame verrechnet werden muss, und Stacking durchlaufen werden. Die einzelnen
Frames konnen jeweils mit Average Stacking with rejection und der passenden Rejection-Methode (siehe
hierfiir Unterabschnitt 11.7.5) gestacked werden, lediglich die Normalisierung muss fiir die Kalibrations-
frames jeweils unterschiedlich gewéhlt werden. Fiir Darks und Bias Frames sollte keine Normalisierung
durchgefiihrt werden, die Flats konnen multiplikativ normalisiert werden.

Light-frames

Jetzt kann man die Light-frames reduzieren, das muss fiir jeden Filter in einer separaten Sequence
gemacht werden. Im Tab Pre-Processing miissen die jeweiligen Kalibrationsfiles angegeben werden.
AnschlieBend werden im Tab Registration die einzelnen Bilder miteinander aligned, dies erfolgt durch
Translation, Skalierung und Drehung der Bilder relativ zu einem Referenzbild. Als Methode empfiehlt
sich Global star alignment. Durch das Auswéhlen von 2x Drizzle kann die Auflésung erhoht werden.
Allerdings sollte zunichst iiberlegt werden, ob dies bei der vorliegenden Auflosung der Aufnahmen
wirklich sinnvoll ist . Jetzt konnen die Bilder gestacked werden. Fiir die Light-frames kann der gleiche
Stacking-Algorithmus genutzt werden, nur es sollte eine skalierte additive Normalisierung genutzt werden.
Der Vorteil am Average Stacking with rejection ist, dass mit dieser Methode auch Aufnahmen mit
Satelliten oder Flugzeugen genutzt werden konnen. Auch hier wird wieder die passende Rejection-
Methode ausgewaihlt (siehe Unterabschnitt 11.7.5).

Der Hintergrund kann extrahiert und dann abgezogen werden. Hierzu Image Processing — Background-
Extraction benutzen. Samplepunkte, die Siril benutzt, um den Hintergrund zu modellieren konnen erstmal
automatisch erzeugt werden. Zusétzliche Punkte konnen per Klick hinzugefiigt werden oder Samplepunkte
konnen per Rechtsklick entfernt werden. Es sollten keine Punkte in das eigentliche Objekt gesetzt werden.
Fiir die Reduzierung von Rauschen bietet Siril die A trous wavelets transform Funktion. Hierzu sollte in
das Bild hereingezoomt werden und das Rauschen/Gekriesel auf Pixel-ebene entfernt werden.

Die jeweiligen Master-frames der einzelnen Filter miissen vor der Farbkomposition noch gegeneinander
registriert und nachbearbeitet werden. Hierfiir bietet Siril diverse Tools. Die Registrierung der Bilder
kann erfolgen, indem eine neue Sequenz mit den kalibrierten und gestackten Light Frames erstellt wird.
Die Reihenfolge, in welcher die Bilder hier geladen werden, spiegelt auch die Reihenfolge der Ausgabe
der Bilder wieder. In der Sequenz wird dann einzig die Registrierung ausgefiihrt. Als Ausgabe dieser
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Aktion werden die Bilder in aufsteigender Reihenfolge mit dem Namen der Sequenz im Arbeitsordner
gespeichert.

(L)RGB image

Das (L)RGB Bild kann mithilfe der Option Image Processing — RGB Compositing aus den oberen Meniis
erstellt werden. Beachten Sie, dass die Bilder vor diesem Schritt noch im linearen Zustand sein miissen
und nicht gestreckt sein diirfen.

Anschlielend sollte das resultierede Bild gecropped werden um dunkle Rénder zu entfernen, dazu einfach
in der Bildansicht den gewiinschten Bereich auswihlen und per Rechtsklick Zuschnitt wihlen.

Das resultierende RGB-Bild kann in Siril noch weiter bearbeitet werden. Es kann sein, dass das Bild auf
den ersten Blick merkwiirdig aussieht, das gibt sich allerdings nach der Color Calibration im Processing
Menii oder man wéahlt im RGB-Tool finalize color balance. Zuerst kann man im Bild eine Region
markieren, die keine Sterne enthélt und diesen Bereich nutzen, um den Hintergrund zu neutralisieren. Als
Weilreferenz markiert man am besten einen Teil des astrophysikalischen Objekts. Nun kann man das Bild
noch weiter in Siril und externen Programmen nachbearbeiten.

Sind alle Arbeitsschritte im linearen Zustand des Bildes erledigt, kann das Bild “gestreckt” werden, das
heif3t, mit einer Histrogramm Transformation werden die Grauwerte der Farbkanile so erhoht, dass bei
einer linearen Ansicht des Bildes die Details des Objekts und die Sterne deutlich heller als der Hintergrund
sind. Verwendet werden kann dazu die “Histogram Transformation” Funktion im “Image Processing” Tab.
An der unteren Kante des Histogramms befinden sich drei Regler, am linken und rechten Rand und in
der Mitte. Wenn der mittlere Regler nach links geschoben wird, werden die dunklen Teile des Bildes
deutlich heller, aber ebenso der Hintergrund. Dieser Effekt kann durch das Anpassen des linken Reglers
zum unteren Ende des Histogramms kompensiert werden. Dieser Prozess wird so lange wiederholt, bis
das Objekt und die Sterne deutlich im Vordergrund stehen, der Hintergrund aber dunkel bleibt. Beachten
Sie, dass hierzu die Ansicht des Bildes am unteren Rand des Haupt-Fensters auf “Linear” und nicht auf
“AutoStretch” gestellt ist.

Es empfiehlt sich nach diesem Teil der Verarbeitung mit einer Software zur allgemeinen Bildbearbeitung
(GIMP, Adobe Photoshop etc.) Anpassungen an den Farben oder Helligkeiten vor zu nehmen.

11.9.2 DeepSkyStacker

DeepSkyStacker (DSS) ist ein fiir Windows verfiigbares Programm zum Stacken astronomischer Bilder.
Es ist sehr leicht zu bedienen und zum Grofteil selbsterkldrend, man kann also auch leicht mit Parametern
spielen. DSS kann aber kein Farbbild aus verschiedenen Einzelbildern generieren, dafiir ist zum Schluss
ein anderes Programm notig.

Laden der Dateien

Zunichst kann man die verschiedenen Light- und Kalibrationsframes per drag & drop in DSS ablegen
oder sie mit dem Menii oben links einlesen. Dazu einfach auf die entsprechende Zeile klicken (Light,
Dark, Flat etc.) und die Dateien auswihlen (sieche auch Abb. 11.30). Es sollten hier jedoch immer nur
Bilder, die zum gleichen Filter gehoren, gew#hlt werden. Fiir die weiteren Filter muss der beschriebene
Ablauf wiederholt werden.

Registrierung der Bilder

Nun miissen die Aufnahmen, die wahrscheinlich ein bisschen gegeneinander verschoben und verdreht
sind, aneinander angepasst werden. Dafiir wihlt man zuerst alle Bilder aus, indem man im Meni links
auf ,,Alle auswihlen* klickt. Dann klickt man auf ,,Ausgewdhlte Bilder registrieren‘. Es erscheint ein
Fenster mit verschiedenen Einstellungen (Abb. 11.31). Im ersten Tab kann eingestellt werden, ob gleich
nach der Registrierung gestackt werden soll (wenn nicht, diirfen nur Lightframes ausgewihlt sein, sonst
passieren Fehler) und wenn ja, welchen Anteil der Bilder DSS dann verwenden soll. Es ist hier sinnvoll,
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Abbildung 11.30: Die Standardansicht von DSS mit einer Liste an Bildern. Links oben kénnen Dateien zur Liste
hinzugefiigt werden, alle ausgewihlt werden und die Registrierung/das Stacking gemacht werden.
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Dies sind empfohlene Einstellungen.

Wahlen sie die Besten % Bilder zum Sta Sie funktionieren nicht in allen Situationen, sind aber ein guter Ausgangspunkt.

4 Klicken Sie auf den vorgeschlagenen Link um die Einstellungen entsprechend zu &ndern
Vergessen Sie nicht Offsetframes vor dem St Ei fe nd rdn t
hinzuzufiigen.
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Stacking Parameter. ..
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Abbildung 11.31: Das Registrierungsfenster und die vorgeschlagenen empfohlenen Einstellungen.

134



Kapitel 11. Teleskope und ihre Instrumentierung
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Abbildung 11.32: Das Stackingfenster und die Stacking Parameter.

100% zu wihlen, wenn schon vorher alle schlechten Bilder herausgenommen wurden. Registrieren
bereits registrierter Bilder ist sinnvoll, wenn man mit den Parametern herumspielt, und die automatische
Hotpixelerkennung soll auch aktiviert bleiben.

Im Tab ,,Erweitert” kann man einen Sternerkennungs-Schwellenwert einstellen. Hier fingt man am Besten
mit einem mittleren Wert an, berechnet die Anzahl der erkannten Sterne und justiert den Wert nach oben
(weniger Sterne) oder unten (mehr Sterne). Es sollten am besten 200-300 Sterne erkannt werden; bei
wenigen Sternen, wie es hier hdufig vorkommt, reicht auch ein Schwellwert von 2%. Zum Schluss kann
man noch die empfohlenen Einstellungen ansehen. Diese sind in der Regel sinnvoll und konnen mit einem
Klick auf den jeweiligen Vorschlag aktiviert werden.

Stacken der Bilder

Jetzt kann man je nach Einstellung die Bilder nur registrieren oder registrieren und stacken. Das Stacking-
Fenster (Abb. 11.32) 6ffnet sich dann automatisch, wenn man sofortiges Stacking ausgewihlt hat. Ansons-
ten wahlt man nach dem Registrieren wieder alle Bilder aus und klickt links auf ,,Ausgewihlte Bilder
stacken*. Mit der Schaltflache ,,Stacking Parameter lassen sich die Einstellungen vornehmen. Hier kann
man die meisten Einstellungen beim Standard belassen.

Drizzle skaliert die Bilder nach oben, um bei zueinander verdrehten Aufnahmen moglichst viele Bildinfor-
mationen zu erhalten, braucht aber entsprechend mehr Speicherplatz und wird erst bei vielen Lightframes
sinnvoll. Im ,,Light* Tab kann als Stackingmodus entweder ein einfacher Durchschnitt/Median oder eine
komplexere Methode wie Kappa-Sigma Clipping! gewihlt werden. Die weiteren Optionen kdnnen beim
Standard belassen werden.

Es ist wieder sinnvoll, die empfohlenen Einstellungen anzuschauen und ggf. anzuwenden. Mit einem Klick
auf ,,Ok* beginnt das Stacking. Zum Schluss zeigt DSS das fertige Bild an. Das Bild kann jetzt im FITS
oder TIFF Format gespeichert werden. Es ist moglich, das Bild vorher mit den Reglern unten zu bearbeiten
und z.B. den Weilwert zu verdndern, allerdings gestaltet sich das in anderen Bildbearbeitungsprogrammen
einfacher.

Erstellen des Farbbildes

DSS kann die gestackten Bilder der einzelnen Kanéle nicht zu einem Gesamtbild zusammenfiigen. Das
ist nur mit anderen astronomischen Bildbearbeitungsprogrammen oder, mit mehr Handarbeit, mit GIMP

'Diese Methode berechnet die Standardabweichung der Helligkeit einer Position in den Lightframes und entfernt die Stellen
in allen Bildern, die mehr als Kappa mal die Standardabweichung vom Mittel abweichen. Das kann mehrfach wiederholt werden
und entfernt Ausreiler wie Satellitenbahnen.
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moglich.

Die Bilder sollten mindestens als 16 Bit tif-Datei gespeichert werden. Dann setzt man nochmal alle
gestackten Bilder auf die Liste und ldsst sie noch einmal registrieren und stacken, allerdings muss in
»Stacking Parameter* unter ,,Zwischenbilder* die Option ,,Erstelle eine registrierte/kalibrierte Datei fiir
jedes Lightframe* gesetzt werden und unten Speicherung als TIFF und ein sinnvoller Temporirer Datei-
ordner angegeben werden. (Wichtig: diese Option beim nédchsten normalen Stacken wieder deaktivieren!).
Diese gespeicherten Zwischenbilder sind relativ zueinander richtig verschoben und rotiert. Der eigentliche
Stackingoutput dieses Schrittes wird nicht benétigt.

11.9.3 Dual-Gain Kalibration fiir Bilder der C4-16000

Wie in Abschnitt 11.11.2 beschrieben, kann die Moravian C4-16000 im HDR Modus betrieben werden
um den Dynamikbereich zu erhthen. Dabei wird der Sensor mit zwei unterschiedlichen Gain Faktoren
ausgelesen und je nach Grauwert der eine oder der andere im Bild platziert, welches zum PC iibertragen
wird. Die Schwelle, ab der der low Gain dem high Gain Modus vorgezogen wird, liegt bei 3600 ADU.
Aus diesem Grund ist das gespeicherte Bild eine Mischung aus zwei verschiedenen Aufnahmen und muss
deshalb auf besondere Weise kalibriert werden. Die Sternwarte stellt dafiir das Kommandozeilenprogramm
dualgaincalibration zur Verfiigung. Es kann verwendet werden, um HDR Aufnahmen der C4-16000
mit den passenden Kalibrationsaufnahmen zu kalibrieren.

Notwendig sind dafiir zwei vorbereitete vollstdndige Sitze Kalibrationsaufnahmen fiir den 12 Bit high
Gain Modus und dem 16 Bit transformierten low Gain Modus, welche im FITS Format vorliegen. Die
Vorbereitung dieser Master Kalibrationsaufnahmen erfolgt analog zu der Beschreibung in Abschnitt 11.8
mit einem Programm Threr Wahl. Anschlieend sollte fiir jeden Gain Modus ein Master Darkframe und ein
Master Flatfield fiir jeden verwendeten Filter vorliegen, womit die jeweiligen Einzelbelichtungen kalibriert
werden konnen. In diesem Beispiel wird das Master Dark fiir den high Gain Modus darkHi . £its und fiir
den low Gain Modus darkLo. fits bezeichnet, das Master Flat fiir den high Gain Modus flatHi. fits
und das fiir den low Gain Modus flatLo. fits.

Die Hilfe zum Programm lésst sich einsehen mit

dualgaincalibration --help

Das Argument fiir das Master Dark des high Gain Modus ist --darkHi und das fiir das Master Dark
des low Gain Modus --darkLo. Genauso lautet das Argument fiir das Master Flat des high Gain Modus
--flatHi und das fiir das Master Flat des low Gain Modus --flatLo. Die zu kalibrierenden Aufnahmen
werden hinter dem Argument --targetFiles aufgelistet, und der Ordner, in dem die kalibrierten Dateien
gespeichert werden, hat das Argument --outDir. Beachten Sie, dass dieser Ordner vor dem Ausfiihren
des Programms bereits existieren muss. Das Programm iiberschreibt nicht bereits existierende Dateien.
Sollte eine der Ausgabedateien bereits existieren, so berichtet das Programm einen Fehler. Alle anderen
Optionen miissen in der Regel nicht verwendet werden. Ein konkretes Beispiel wiirde so lauten:

dualgaincalibration --darkLo darkLo.fits --darkHi darkHi.fits \
--flatLo flatLo.fits --flatHi flatHi.fits \
--outDir kalibriert/ \
--targetFiles Light/H/Light_001.fits Light/H/Light_002.fits \
Light/H/Light_003.fits Light/H/Light_004.fits

Die \ markieren die Fortsetzung des Kommands iiber einen Zeilenumbruch hinweg. Beachten Sie die
Niitzlichkeit der Wildcard in Form eines Sternchens *. Damit lassen sich viele Dateien mit einem dhnlichen
Namen auf eine einfache Weise an das Programm iibergeben, zum Beispiel alle Dateien, die sich im
Ordern Light/H/ befinden und auf . fits enden:

dualgaincalibration --darkLo darkLo.fits --darkHi darkHi.fits \
--flatlLo flatlo.fits --flatHi flatHi.fits \
--outDir kalibriert/ \
--targetFiles Light/H/*.fits
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AnschlieBend sind die kalibrierten Dateien im Ordner kalibriert/ als FITS Dateien zu finden. Mit
diesen Aufnahmen konnen Sie fortfahren wie in Abschnitt 11.8 beschrieben.

11.10 Ausriistung der Dr. Karl Remeis Sternwarte

Bei jeder Benutzung des Equipments der Sternwarte muss jederzeit ein Betreuer*in anwesend
sein! Unter keinen Umstéinden darf das Equipment ohne Aufsicht bedient werden! Die Dr. Remeis-
Sternwarte verfiigt tiber folgende im Praktikum verwendete Teleskopausstattung:
o Ernst Hartwig-Teleskop (EHT): 50 cm Spiegelteleskop in der Ostkuppel
o Cuno Hoffmeister-Teleskop: 40 cm Spiegelteleskop in der Westkuppel
e Drei APO Refraktoren (115 mm Offnung): einen fiir portable Montierung zum Einsatz auf den Theo-
dolitensdulen im Garten, eines als Guiding-Teleskop am EHT und eines als Garten Teleskop fiir
Imaging
o Kameras:
— monochrome CMOS-Kamera Moravian C4-16000 mit Filterrad EFW-4L-7-1I (Breit- und Schmal-
bandfiltersitze)
— Deep-Sky Kamera ZWO ASI6200MM Pro mit Filterrad (Satz LRGB filter + Schmalbandfilter)
— Deep-Sky-, Guiding- und Planetenkamera ZWO ASI1600MM Pro mit Filterrad (Satz LRGB filter
+ IR pass filter)
— Guidingkamera ZWO ASI120MM Mini
Hochauflosender Echelle Spektrograph

11.10.1 Tipps & Tricks

o Licht ist schlecht! Sie sollten jede auch noch so kleine Lichtquelle ausschalten, das gilt auch und
insbesondere fiir Taschenlampen, Handybeleuchtung, etc. Das Auge braucht circa 30 Minuten, um sich
an die Dunkelheit anzupassen. Durch die Benutzung von nicht geeigneten Taschenlampen, z.B. um
vorbereitete Koordinaten abzulesen, wird die Nachtsicht der Augen fiir mindestens die ndchsten 15
Minuten zerstort.

¢ Sei Dir Deiner Umgebung bewusst! Vor jeder Teleskopbewegung sollten Sie sicherstellen, dass sich
keine Person im Schwenkbereich des Teleskopes befindet. In der Dunkelheit stolpert man leicht tiber
Kabel, Treppenstufen, Mobel und andere Menschen!

o Brillentriger sollten die Brille abnehmen, bevor durch das Okular geschaut wird (neu fokussieren!).

11.10.2 Teleskope

Die Sternwarte besitzt zwei fest montierte Teleskope auf parallaktischen Montierungen?. Bei den Telesko-
pen handelt es sich um ein Schmidt- Cassegrain-Spiegelteleskop (40 cm Spiegeldurchmesser, Brennweite
4 m) und um ein ”Corrected Dall-Kirkham” Spiegelteleskop (50 cm Spiegeldurchmesser, Brennweite
3.454 m). Beide sind Abwandlungen des Cassegrain Teleskopdesigns.

AuBerdem verfiigt die Sternwarte iiber drei APO Refraktoren mit einer Offnung von 115 mm und einer
Breenweite von 805 mm. Ein APO fungiert als Guiding-Teleskop fiir das EHT. Ein weiteres wird fiir die
visuelle Beobachtung genutzt und der dritte APO ist das Hauptteleskop des Garten Teleskops.

Das Ernst Hartwig-Teleskop (EHT)

Beim Ernst Hartwig-Teleskop handelt es sich um ein “Corrected Dall-Kirkham” Teleskop der Firma
PlaneWave Instruments mit 50 cm Spiegeldurchmesser und einer Brennweite von 3454 mm. Das Dall-
Kirkham Design ist eine Variante des Cassegrain-Aufbaus, bei der ein elliptischer Hauptspiegel und ein
sphérischer Fangspiegel zum Einsatz kommen. Unser 50 cm Teleskop besitzt noch eine Korrekturoptik
(siehe Abb. 11.33). Dieses Linsensystem wird verwendet um die Bildebene zu glitten.

2Eine solche Montierung wird hiufig auch eine “deutsche Montierung” genannt.
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Abbildung 11.33: Schematischer Aufbau des Corrected Dall-Kirkham-Spiegelteskops: Das einfallende Licht wird
an einem elliptischen Primérspiegel reflektiert und iiber einen sphirischen Sekundirspiegel in der Brennebene hinter
dem Hauptspiegel fokussiert. Eine Korrekturlinsenoptik verbessert die Bildqualitit. Quelle: PlanWave Instruments,
http://www.telescope.ch/prod/images/stories/Astronomy/articles/PlaneWave/CDK125_od. jpg

Fiir dieses Setup wird eine Montierung vom Typ GM4000 HPS des Herstellers 10micron verwendet.
Die Montierung wird mit Hilfe des PCs in der Kuppel gesteuert. Am EHT ist ein 115 mm APO als
Guiding-Teleskop befestigt.

Das EHT wird im Praktium fiir die Durchfiihrung des Imaging genutzt. Als Hauptkamera findet hier
die CMOS-Kamera Moravian C4-16000 Verwendung. Die ZWO ASI1600MM Pro kommt als Guiding-
Kamera zum Einsatz.

Der Auf- und Abbau erfolgt durch die Betreuer*innen. Das Setup darf nur in Anwesenheit von Betreu-
er*innen bedient werden. Bei Remote Beobachtungen erfolgt die Bedienung per Fernzugriff.

Das Cuno Hoffmeister-Teleskop (CHT)

Beim Cuno Hoffmeister-Teleskop handelt es sich um ein Schmidt-Cassegrain-Teleskop der Firma MEADE
mit einem Spiegeldurchmesser von 40 cm und einer Brennweite von 4 m. Ein Schmidt-Cassegrain Teleskop
nutzt einen sphérischen Hauptspiegel und eine Korrektionsplatte, die die sphérische Aberration des
Hauptspiegels beseitigt und die Koma des Gesamtsystems beseitigt (s.11.34).

Das Teleskop ist an einer Montierung des Typs 1200 GTO vom Hersteller AstroPhysics befestigt.

Im Rahmen des Praktikums in Prisenz wird dieses Teleskop in Kombination mit dem Echelle Spektrograph
fiir den Spektroskopie Versuch benutzt. Auch hier erfolgt der Aufbau und Abbau durch die Betreuer*innen.

Die APO Teleskope

Bei allen APOs im Einsatz wihrend des Praktikums handelt es sich um Teleskope der Firma Teleskop
Service mit 115 mm Objektivdurchmesser und 805 mm Brennweite.

Ein Exemplar wird in Kombination mit einem Okular im Garten verwendet. Die Montierung auf welcher
das Teleskop angebracht wird befindet sich auf einer der festen Theodolitensdulen im Garten. Dabei wird
eine Celestron CGEM-DX Montierung mittels eines Adapters auf der Séule installiert. Dieser Teil des
Praktikums kann nur in Prédsenz erfolgen.

Im Garten wird zusitzlich ein APO als Hauptteleskop des Garten-Teleskops fiir Imaging verwendet.
Dieses Setup wird in der Nidhe des Radio-Teleskops neben dem weillen Kasten aufgebaut und mit
einem Laptop gesteuert. Als Montierung dient hier das Model SkyWatcher EQ6 R-Pro. Am APO ist
ein Leitrohr mit 80 mm Offnung und 382 mm Brennweite angebracht, welches in Kombination mit der
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Abbildung 11.34: Schematischer Aufbau eines Schmidt-Cassegrain-Spiegelteleskopes: Das einfallende Licht
wird an einem sphérischen Primirspiegel reflektiert und iiber einen Sekundarspiegel in der Brennebene hinter
dem Hauptspiegel fokussiert. Die sphirische Abberation wird durch die Korrektorplatte kompensiert und Koma
minimiert.

ZWO ASI120MM Mini betrieben wird. Das Hauptinstrument ist die ZWO ASI6200MM Pro Kamera.
Im Gegensatz du den anderen Setups, die ein APO Teleskop verwenden, ist hier kein hidndischer Eingriff
notig. Dieses Teleskop kann per Fernzugriff gesteuert werden.

In beiden Fillen werden die Setups von den Betreuer*innen aufgestellt und auch abgebaut.
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Abbildung 11.35: Die ZWO ASI1600MM Pro ohne  Abbildung 11.36: Die ZWO ASI6200MM Pro mit an-

Abdeckung. Der Sensor hinter dem Schutzglas ist gut gebrachtem Filterrad und Verkabelung. Der gesamte

sichtbar. Auf der Seite lassen sich die Kiihlrippen erken- ~ Aufbau ist am Teleskop befestigt. Auf der Riickseite er-

nen. kennt man den Liifter und auf der Seite die Kiihlrippen
aus denen die Luft austritt.

11.11 Zubehor

Das folgende Zubehor wird im Praktikum verwendet..

11.11.1 OkKkulare

Es stehen die folgenden Okulare zur Verfiigung:
e Universalokulare: 3 Baader Zoomokular, Anschlussdurchmesser 2 Zoll, Brennweite f = 8 mm—
24 mm
bei Brennweite f = 8 mm: scheinbares Gesichtsfeld S = 68° bei 24 mm Brennweite: scheinbares
Gesichtsfeld § = 48°
e 2 Zoll GroBokular William Optics UWAN, 2”, f = 28 mm, § = 82°
e Zenitspiegel

11.11.2 Kameras
ZWO ASI1600MM Pro

Die ASI1600MM Pro des Herstellers ZWO (vergleiche Abb. 11.35) ist eine in der Amateurastronomie sehr
weit verbreitete dedizierte Astro-Kamera welche sowohl als Planeten- also auch als Deep-Sky-Kamera
eingesetzt werden kann. Gepaart mit einem passenden Teleskop kann sie ebenso als Guiding-Kamera
fungieren. Der 17.7 mm mal 13.4 mm groBe CMOS Sensor kann bis zu 45°C unter die Umgebungstem-
peratur gekiihlt werden und besteht aus 4656x3520 Pixeln mit einem Pitch von 3.8 um. Die Full-Well
Kapazitit liegt bei ca. 20.000 Elektronen, die Quanteneffizienz bei ca. 60% und das Ausleserauschen je
nach Gain bei 1.2 bis 3.6 Elektronen. Die Digitalisierung durch den ADC erfolgt mit 12 Bit, kann aber
auch auf 10 Bit reduziert werden, was eine hohe Bildwiederholrate von ca. 23 Bildern pro Sekunde bei
voller Auflosung iiber eine USB 3 Verbindung ermoglicht. Durch Subframing lédsst sich eine Rate von iiber
100 Bildern pro Sekunde erreichen, wodurch sich die Kamera auch fiir Planetenaufnahmen mit Lucky
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Abbildung 11.37: Die ASI120MM Mini im Okularauszug eines Guiding Teleskops

Imaging eignet. Das an der Kamera befestigte Filterrad enthélt einen Satz (L)RGB Filter und einen IR
Filter.

ZWO ASI120MM Mini

Die ASI120MM Mini (vergleiche Abb. 11.37) ist eine kleine Kamera mit einem monochromen Sensor
in einem runden Gehéuse mit 1.25”, weil sie speziell fiir das Guiding gedacht ist. Der Sensor ist nur
4.8 mm mal 3.6 mm grof} und hat eine Auflésung von 1280960 Pixeln, welche quadratisch sind und
eine Kantenldnge von 3.75 um haben. Die Quanteneffizienz liegt am hochsten Punkt bei 80% und der
Full Well liegt bei 13000 Elektronen. Ausgelesen wird der Sensor von einem ADC mit einer Tiefe von
12 Bit, welcher ein Ausleserauschen von ca. 4 Elektronen pro Pixel verursacht. Die Kamera besitzt keine
Kiihlung und benétigt deshalb keine externe Stromversorgung.

ZWQO ASI16200MM Pro

Die ASI6200MM Pro (vergleiche Abb. 11.36) ist eine speziell fiir die Deep Sky Fotografie entwickelte
Kamera mit einem monochromen Sensor. Die Elektronik liegt auf der dem Licht abgewandten Seite,
weshalb er als “backlit” (von hinten beleuchtet) bezeichnet wird. Durch diese Herstellungsweise erreicht
er eine Quanteneflizienz von ca. 91% an der héchsten Stelle. Ausgelesen wird der Sensor mit einer Tiefe
von 16 Bit und einem Rauschen von ca. 1.5 Elektronen pro Pixel. Bereits bei 20°C zeigt der Sensor einen
Dunkelstrom von nur 0.03 Elektronen pro Sekunde und Pixel, bei aktiver Kiihlung mit -10°C sinkt dieser
auf nur ca. 0.001 Elektronen pro Sekunde und Pixel. Die Grofie des Sensors entspricht mit 36 mm mal
24 mm dem Vollformat und ist aus 9576x6388 quadratischen Pixlen mit einer Kantenldnge von 3.76 um
aufgebaut. Diese Kamera kann mit einem Satz LRGB und auch Schmallbandfiltern verwendet werden.

Moravian C4-16000

Die C4-16000 des Herstellers Moravian verwendet einen Gsense 4040 Sensor der Firma Gpixel. Die
4096x4096 quadratischen Pixel haben eine Kantenldnge von 9 um, was eine Grofle des Sensors von
36.8 mm mal 36.8 mm ergibt. Der Sensor ist monochrom und wird mit einer Tiefe von 12 Bit ausgelesen.
Dadurch ergibt sich ein deutlich kleinerer Dynamikumfang (siehe Abschnitt 11.3.2) als mit einem 16 Bit
ADC erreicht werden kann. Um trotzdem einen hohen Dynamikbereich abzudecken, verfiigt der Sensor
iber zwei unterschiedliche Gain Modi, genannt “high” und “low” Gain Modus. Der high Gain entspricht
0.85 Elektronen pro ADU und der low Gain 19.5 Elektronen pro ADU. Damit hat die Ausgabe des
high Gain Modus ein deutlich kleineres Ausleserauschen, ist dafiir aber deutlich schneller iiberbelichtet.
Umgekehrt ist die Ausgabe des low Gain Modus erst sehr viel spiter geséttigt, hat dafiir aber ein deutlich
hoheres Ausleserauschen. Der Dynamikbereich kann erhoht werden, indem das Bild zwei Mal ausgelesen
wird, einmal mit jeder Gain Einstellung. Die ADU Werte des low Gain Bildes werden dann zu 16 Bit
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Abbildung 11.38: Die Riickseite der am Teleskop be-  Abbildung 11.39: Das geoffnete Filtterad der C4-16000
festigten C4-16000. Erkennbar sind die angeschalteten mit den quadratischen 50 mm mal 50 mm grofBen Filtern,
Liifter der Kiihlung, welche Luft durch die ebenfalls beginnend links unten gegen den Uhrzeigersinn: L, R,
sichtbaren Kiihlrippen bewegt. G, B, He, OIII, SII.

hochskaliert, weil sie einer deutlich hoheren Helligkeit entsprechen. Die Skalierung ist nicht linear und
wird mit einem Polynom durchgefiihrt, dessen Koeffizienten in der Kameraelektronik hinterlegt sind
und die aus einer Kalibration des Herstellers hervorgegangen sind, um die Antwort des Detektors linear
zu halten. AnschlieBend wird das Bild, welches zum PC iibertragen wird, aus diesen beiden Bildern
konstruiert. Fiir alle Pixel, die im high Gain Modus einen Wert von 3600 ADU oder weniger haben, wird
dieser dafiir eingesetzt. Fiir alle anderen Pixel der des low Gain Modus. Auf diesem Wege lisst sich ein
Bild mit einem hohen Dynamikumfang (englisch: High Dynamik Range, HDR) erzeugen. Eine freie Wahl
des Gain und Offsets sind damit nicht moglich. Dieser Vorgang muss bei der Kalibration der Belichtungen
dieser Kamera beriicksichtigt werden. Es miissen zwei vollstindige Sitze Kalibrationsbilder vorliegen,
des 12 Bit high Gain Modus und des 16 Bit transformierten low Gain Modus. Die endgiiltige Kalibration
kann dann mit einem Programm, das von der Sternwarte entwicklt wurde, durchgefiihrt werden. Effektiv
liegt das Ausleserauschen eines HDR Bildes bei 3.9 Elektronen, der Full Well bei 56.600 Elektronen
und der Gain bei 0.85 Elektronen pro ADU. Eine weitere Besonderheit des Sensors liegt darin, dass
er in vier Quadranten unterteilt ist, die von einem eigenen Satz an ADCs ausgelesen werden, was ein
deutliches Muster in den Bias Frames hinterldsst (vergleiche Abb. 11.21). Die Kamera verfiigt iiber
eine aktive Kiithlung um den Sensor bei ca. 35°C unter der Umgebungstemperatur zu betreiben um den
Dunkelstrom zu reduzieren. Durch eine mikroskopische Linse auf jedem Pixel kann ein einfallendes
Photon, das die Elektronik auf der Vorderseite des Sensors treffen wiirde, auf den inneren Bereich der
sensitiven Pixelstruktur gelenkt werden. Insgesamt ergibt sich dadurch eine Quanteneffizienz des Sensors
von ca. 70% an der hochsten Stelle. Direkt vor dem Sensor befindet sich ein mechanischer Shutter und
davor ein Filterrad fiir sieben 50 mm mal 50 mm grofle quadratische Filter. In dem Filterrad sind sieben
Filter eingesetzt. Bei den vier Breitband Filtern handelt es sich zum einen um einen reguliren LRGB
Filtersatz, welcher zur naturgetreuen Abbildung von Farben verwendet wird. Der Schmalbandfiltersatz
besteht aus einem Ha Filter mit einem Bandpass von 3.5nm Breite, einem OIII Filter mit 8.5nm Breite
und einem SII Filter mit 8nm Breite.
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DAS SPIDER 300A ADVANCED RADIO
TELESCOPE

Das SPIDER 300A Radioteleskop wurde von Radio2Space (https://www.radio2space.com/ entwi-

ckelt, gebaut und im November 2018 an der Sternwarte in Bamberg aufgestellt!.

Montierung: Das SPIDER 300A ist im Garten der Sternwarte auf einer Azimut-Elevation Montierung
angebracht. Jeweils ein Motor bewegt eine der Achsen. Die Steuersoftware fiithrt wihrend der
Messungen das SPIDER 300A automatisch auf angewéhlte Quellen am Himmel nach.

Parabolantenne: Der parabolische Reflektor des SPIDER 300A hat einen Durchmesser von 3,0 m und
ist mit einem Gitternetz aus Metall bespannt, welches bei der relativ grofen Wellenldnge der
Radiostrahlung als Reflektor dient und im Verhiltnis zu einem massiven Reflektor Gewicht einspart.
Im Scheitelpunkt der Parabolantenne befindet sich ein Kalibrationssender (NSGen). Er besteht
aus einer speziellen Diode, die in einem Bereich um 21 cm Wellenlédnge ein breitbandiges, weilles
Rauschen bekannter Intensitit erzeugt.

Receiver: Der Empfinger ist direkt im Primérfokus der Parabolantenne montiert und wird von einem
Gehduse vor Umwelteinfliissen geschiitzt. Das Signal der Hornantenne wird hier von einem ultra-
low-noise Amplifier (U-LNA) verstirkt, von wo aus es einen Bandpassfilter durchlauft. Das SPIDER
300A Teleskop empfingt mit zwei Antennen links- und rechtsdrehende polarisierte Radiostrahlung.
Das bandgefilterte und vorverstarkte Signal wird dann mit dem Signal eines lokalen Oszillators
niedrigerer Frequenz iiberlagert, wodurch es auf eine niedrigere Zwischenfrequenz heruntermo-
duliert wird. Dieses vorbearbeitete Signal wird erneut in der Bandbreite begrenzt und schlielich
von einem Analog-Digital Wandler mit 40 MHz abgetastet und digitalisiert. Aus dem digitalisierten
Signal wird schlieflich mittels einer Fourier-Transformation das Spektrum berechnet und an die
Software iibergeben. Die Frequenzauflosung betrdgt ~ 60 kHz pro Kanal (insg. 1024) mit einer
Bandbreite von 60 MHz.

12.0.1 Steuerung und Messbetrieb

Die Steuerung des SPIDER 300A erfolgt mit der dazugehorigen Software RadioUniversePRO. Ein
Screenshot in Abbildung 12.1 zeigt die Benutzeroberfliche der RadioUniversePRO Software. Die Software
ist auf einer Windows 10 Virtual Machine installiert. Die Verbindung zum Messrechner erfolgt tiber die
Linux shell mit dem Befehl rdesktop scutum: 3389, was ein grafisches Fenster der Windows Maschine
offnet. Die RadioUniversePRO Software kann mit der Verkniipfung auf dem Desktop gestartet werden.
Schlieflen sie unbedingt das rdesktop Fenster auf ihrem Linux Rechner nach Beendigung der Messung.

'https://www.radio2space.com/portfolio/spider-300a-installed-close-to-dr-karl-remeis-sternwarte-in-bamberg/

143


https://www.radio2space.com/
https://www.radio2space.com/portfolio/spider-300a-installed-close-to-dr-karl-remeis-sternwarte-in-bamberg/

Kapitel 12. Das SPIDER 300A advanced radio telescope

EV:EPRO1 1.2 - Licensed copy 2 - x

[ uoter 3 vecTose | B o Momerts | Sorce Vebives F GanCobaion | B ObsDta ) vk Specroneter | B TotlPoverPots Bl Moporg [ WeaberCot] Backend San
o

Mounttype [WP-100 v

coma T cGr b FFT

e @ o & Tal Lon o f (Gt H1420ne  RALIOPL
: 1F o BBC Tt Power Leves

LSB] Lower Side Band

1USB] Upper Side Band

1 Gain(6B) Swmne) Lok
LO1(MHy) [210000|[000 ]2 0 - - [comat| @

Comect| @

sToP " IF and Sampler Setngs
57.0 e ) Late

TRACK
Setup

(BBC] BEC Preset Seectal |[ e
(BBC] [BBC_setup01 v bygid

e f sy bw
0 [ 146000
& | 146800
16 i | 147600
ia |1484.00
ia 19200
ia |1500.00

| 1508.00

o |1460.00
b [1968.00
6 | b |1476.00
o |1484.00
b 19200

b 1500.00
b 150800
b 151600

s
s
s
s
s
s
s
i 15100 8
s
s
s
s
s
s
s
s

G B w0 B

Abbildung 12.1: Die Steuerung der AzAlt Montierung erfolgt im Bereich 1. Die verschiedenen Messungen und
Funktionalititen werden iiber die Tabs in Bereich 2 ausgewéhlt. Im Bereich 3 werden die Funktionen des aktuell
ausgewihlten Tabs angezeigt (Hier: IF Monitor). Im Bereich 4 befindet sich die Kommandozeile der Software. Im
Bereich 5 werden die Aktivititen der Soft- und Hardware angezeigt. Im Bereich 6 konnen die verschiedenen Bénder,
welche unter BBC Tools eingestellt wurden, aus- und abgewéhlt werden.

12.0.2 Steuerung des SPIDER 300A mit RadioUniversePRO

Bevor das Teleskop verwendet werden kann muss folgende Prozedur unbedingt eingehalten werden:

e Verbindung Mount: Button >Select<, anschlieend Button >Connect< (Bereich 1 in Abbildung 12.1)

e Verbindung Receiver: Button >Connect to Backend<, anschlieBend Button >Start Acquisition< (Rechts
oben in Abbildung 12.1)

Wenn Sie alle Messungen abgeschlossen haben folgen Sie unbedingt diesen Schritten:

e Verbindung Receiver trennen: Button >Stop<, anschlieBend Button >Disconnect< (Rechts oben in
Abbildung 12.1)

o Teleskop in Park Position bringen: Griiner Button >PARK< (Bereich 1 in Abbildung 12.1). Warten Sie
bis das Teleskop die Parkposition erreicht hat. Dies kann mehrere Minuten dauern.

e Verbindung Mount trennen: Vergewissern Sie sich, dass das Teleskop die Parkposition ordnungs-
gemdl erreicht hat. AnschlieBend konnen Sie auf den Button >Disconnect< klicken (Bereich 1 in
Abbildung 12.1)
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TEXTVERARBEITUNG IN IATEX

Herkdmmliche Textverarbeitungsprogramme wie etwa Word oder LibreOffice zeichnen sich dadurch aus,

dass der Text, so wie er in den Editor eingegeben wird, auch im Endprodukt erscheint. Diese Philosophie

bezeichnet man als What you see is what you get (WYSIWYG). In Abgrenzung dazu sollte man LaTeX

eher als dhnlich einer Programmiersprache betrachten. Der Inhalt wie auch die Formatierung eines

Dokumentes werden hier in einer Quellcode-Datei vom Typ .tex verfasst, und erst durch Aufrufen eines

Kompilierers in das endgiiltige, lesbare Dokument iibersetzt.

Fiir einfache Dokumente ist dies zwar weniger komfortabel als einen WYSIWYG-Editor zu verwenden.

Nach einer gewissen Einarbeitung erweit sich LaTeX jedoch als wesentlich vielseitiger, es erlaubt unter

anderem:

o Automatisiertes erstellen von Titelseiten, Inhaltsverzeichnissen und Gliederungsstrukturen

o Schnelles erstellen von Bibliographien mit Hilfe standardisierter, im Netz verfiigbarer Datenbankein-
trige (BibTeX).

e Einfaches setzen komplexer mathematischer Formeln

Mit diesen Features ist es zum Standard im physikalischen Publizieren geworden, und es lohnt sich

langfristig, sich frith damit auseinanderzusetzen.

13.1 Erstellen und Kompilieren eines Dokumentes

Der einfachste Weg mittels LaTeX ein Dokument zu erzeugen ist auf Linux iiber die Kommandozeile. Wir
erstellen ein einfaches Textdokument, z.B. namens protokoll.tex und durch einen Aufruf des Kommando-
zeilenprogramms pdfiatex protokoll.tex im selben Ordner wird eine PDF-Datei erzeugt. Auflerdem werden
eine Reihe von Zwischenprodukten erzeugt, die vorerst nicht weiter wichtig sind.

Alternativ gibt es Texteditoren die diesen Prozess in eine graphische Oberfliche einbetten und auf einen
Button-click reduzieren, z.B. TexStudio oder TexMaker, die fiir alle gingigen Betriebssysteme frei
verfiigbar sind. Mit Assistenten zum erstellen neuer Dokumente und Code-Autovervollstindigung senken
sie die Einstiegshiirde erheblich.

Eine einfachstmdogliche Quelldatei sieht folgendermalien aus. Sie besteht zuniichst aus einem Header, in
dem der Dokumententyp, allgemeine Informationen zum Dokument und spéter allgemeine Anweisungen
zum Layout spezifiziert werden. In der document-Umgebung wird der eigentliche Textkorper verfasst.
Der maketitle-Befehl erzeugt dabei aus den im Header gegebenen Informationen eine Titelsektion,
dann folgt ein einfacher Textabsatz.

\documentclass{article }

\title { Spaceship Discovery — Emergency Status Report}
\author {Hal 9000}

\date { Oktober 2001}

145



Kapitel 13. Textverarbeitung in IXTEX

\begin{document}
\maketitle

Daisy, Daisy, give me your answer do.
\end {document }

Kompiliert erhalten wir ein einseitiges PDF mit folgendem Inhalt.

Spaceship Discovery - Emergency Status Report

Hal 9000
October 2001

Daisy, Daisy, give me your answer do.

Es gibt eine grofle Zahl von der LaTeX-Community geschriebener Plugins und Makros, die in Paketen zur
Verfligung stehen. Die meisten fortgeschritteneren Funktionen erfordern es, solche Pakete zu laden, was
im Header mittels des usepackage-Befehls erfolgt. Drei sehr hdufig benotigte packages sind:

\usepackage[ad4paper ,headheight=14pt, margin=2.5cm]{ geometry }
\usepackage [ngerman]{ babel }
\usepackage { graphicx}

Das geometry-Package ermoglicht das allgemeine Seitenlayout anzupassen, graphicx ermdoglicht
das einbinden von Bildern ins Dokument und babel stellt die Sprache von automatisch generierten
Textelementen auf die spezifizierte Sprache.

13.2 Gliederung

Der Fliefitext innerhalb der document-Umgebung kann mit Hilfe von Gliederungsbefehlen in Kapitel,
Sektionen etc. strukturiert werden. Das Argument des Strukturbefehls wird dabei als Uberschrift fiir den
Absatz verwendet, und jeweils die Kapitelnummerierung aus der Reihenfolge der verwendeten Befehle
ermittelt.

\part{Headline of the Part}
\chapter{Headline of the Chapter}
\section{Headline of the Section}
\subsection{And so on...}
\subsubsection{And on...}

Zu beachten ist, dass je nach verwendeter documentclass unterschiedlich viele Gliederungsebenen zur
Verfiigung stehen. Fiir ein Versuchsprotokoll sollte die Klasse article verwendet werden, die hochste
Gliederungsebene ist hier die section.

Fiir das Protokoll nicht unbedingt notwendig, aber gut zu wissen ist, dass durch folgenden Befehl im
Textkorper eine Seite mit einem Inhaltsverzeichnis erzeugt werden kann (dieses erscheint allerdings erst
nach zweimaligem kompilieren in der Ausgabedatei).

\begin{document}
\tableofcontents

\end {document }
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13.3 Bilder

Grafiken werden mit Hilfe des includegraphics-Befehls eingebunden. Typischerweise verwendet man
diesen Befehl innerhalb der £igure-Umgebung, was ermoglicht die Grafik mit einem Bilduntertitel zu
versehen und automatisch generierte Referenzen im Text zu setzen.

\begin{figure }[t]
\includegraphics [width=0.75\textwidth ]{image . pdf}
\caption{Informative image description ...}
\label{ref:imgl}

\end{figure}

Die figure-Umbegung sucht sich im Rahmen gewisser Regeln ihre Position im Text selbststindig, mit
Hilfe des placement qualifiers beim Aufruf der Umgebung konnen diese Regeln angepasst werden. Die
wichtigsten sind [t] (top of page) und [b] (bottom of page). Fiir weitere Optionen sollte man sich mit dem
Float-package auseinandersetzen. Allgemein ist es guter Stil, sich auf die automatische Bildplatzierung
zu verlassen. Ein Erzwingen von Bildpositionen an einer exakten Stelle im Text widerspriche der
Grundphilosophie von I4TEX, das Layout den Algorithmen zu iiberlassen. Oft ist es zweckmiBiger, die
Grundeinstellungen etwas zu modifizieren mit folgenden Zeilen im Header:

\renewcommand {\textfraction }{0.05}
\renewcommand {\ topfraction } {0.95}
\renewcommand {\ bottomfraction }{0.65}
\renewcommand {\ floatpagefraction }{0.90}

Dem includegraphics-Befehl kann eine gewiinschte Bild-Skalierung angegeben werden. Entweder
mittels eines Faktors, etwa scale=1.5, oder indem ein fester Wert fiir width oder height angegeben wird.
Letztere konnen frei in cm oder inch angegeben werden, hiufig ist es jedoch praktischer, sie wie im obigen
Code-Beispiel von den allgemeinen Gréenangaben des Seitenlayouts abhiangig zu machen:

e paperwidth: Breite der gesamten Seite

textwidth: Allgemeine Breite der Textsdule

o textheight: Hohe des Textblockes auf einer Seite

o linewidth: Breite des Textfeldes innerhalb der aktuellen Umgebung

Im Argument wird der Dateiname der Grafik angegeben. Wenn sie sich in einem anderen Ordner als die
.tex-Datei befindet, muss der vollstindige Pfad angegeben werden. Wenn mit pdflatex kompiliert wird,
konnen fiir Grafiken die Formate .jpg, .png, .pdf und .eps verwendet werden. Der caption-Befehl kann vor
oder nach den includegraphics-Befehl gesetzt werden und versieht das Bild mit einer Nummerierung
und dem angegebenen Uber- bzw. Untertitel. Im Argument von 1abel wird ein key gesetzt, der spiiter z. B.
mittels ref wieder aufgerufen werden kann, um eine korrekt nummerierte Referenz auf die entsprechende
Abbildung zu erzeugen. Ein Befehl wie in

For comparison, take a look at Fig.~\ref{ref:imgl}

fiigt dann die passende Bildnummerierung ein:

For comparison, take a look at Fig. 1.

13.4 Mathematische Ausdriicke

IXTEX bietet einen groBen Funktionsumfang zur Darstellung mathematischer Ausdriicke. Die entsprechen-
den Befehle sind nur im sogenannten math-mode verfiigbar. Fiir gewohnlich wird Input im Textmodus
interpretiert, erst innerhalb entsprechender Umgebungen werden Zeichen im math-mode verarbeitet. Dafiir
gibt es eine Form innerhalb des FlieBtextes, bei der der Ausdruck in Dollarzeichen $ gesetzt wird. Die
Zeile

We measure a radial velocity of $12.1\pm0.4)\,\mathrm{km\,s”*"{-1}}$.
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Tabelle 13.1: Haufig genutzte Symbole im math-mode

Symbol TeX-Code Anmerkung
r \Gamma Griechische Buchstaben in Grof3-
0% \gamma und Kleinschreibung
+ \pm Plus-Minus fiir Messunsicherheiten
5 \frac {a}{b} Briiche beliebiger Ausdriicke
Xi, X' \x_{i}, \x*{i} Indizes und Potenzen
Va \sqrt {a} Waurzeln
log, sin \log, \sin Hiufig genutzte Funktionen
G) \ left (, \right) Skalierbare Klammern
fa b \int_{a}"{b} Integrale

> \sum_{k}*{i=0}  Summen
a,a \dot{a}, \ddot{a} Zeitableitungen

’ " ” ER]

a,a a’, a Ableitungen

wird dargestellt als:
We measure a radial velocity of 12.1 + 0.4kms™!.

Insbesondere fiir komplexere oder betonenswerte mathematische Ausdriicke gibt es einen hervorgehobenen
Modus, der u. a. durch die equation-Umgebung aufgerufen werden kann. Die Gleichung steht dann
allein nach einem Absatz und wird mit einer Nummerierung versehen. Diese kann genau wie Grafiken
und Sektionen mittels 1abel markiert und via ref referenziert werden.

\begin{equation }
\lim_{N \to \infty}
\frac {\sum_{i=0}"N f(x_i)}{N} =
\frac{l1}{b-a} \int_a”b f(x)\,\mathrm dx
\end{equation }

Erzeugt folgende Gleichung:

N—>oo N

N . b
fim 20D _ biaf F(x)dx (13.1)

Die wichtigsten mathematischen Symbole sind in Tabelle 13.1 zusammengestellt. Man sollte darauf achten,
auch fiir Zahlenangaben, freistehende Erwidhnungen von physikalischen Gré8en und kurze Gleichungen
im FlieBtext konsistent den math-mode zu nutzen. Einheiten dagegen werden immer mittels mathrm
abgesetzt.

148



KAPITEL 14

EINFUHRUNG IN GNUPLOT

14.1 Grundlagen

Gnuplot ist ein kommandozeilenbasiertes, frei verfiigbares Programm zum Plotten von Funktion und
Daten. Auflerdem lassen sich beliebige Funktionen an Daten fitten, um die Parameter physikalischer
Modelle an Messreihen anzupassen und den Fehler beim Fitten zu bestimmen. Diese Zusammenfassung
soll einen Uberblick iiber die gebriuchlichsten Gnuplotkommandos geben. Um das Programm zu starten
gibt man in der Shell gnuplot ein.

Kommando Beschreibung Beispiel
help <befehl> Zeigt die Gnuplothilfe zu einem Befehl an. help load
save ‘“<dateiname>" Speichert die Gnuplotsitzung. save "heute.gnu"
load “<dateiname>" L4dt eine Gnuplotsitzung. load "heute.gnu"
A =B Funktion oder Variable definieren. f(x) = m*x + t

14.2 Plotting

Mit Gnuplott lassen sich Daten und Funktionen auf vielfiltigste Weise darstellen. plot “dateiname”,
oder plot f(x) reichen oftmals bereits aus um das gewiinschte Resultat zu erziehlen. Mit dem splot
Befehl steht auch die Mdoglichkeit fiir 3D-Plots zur Verfiigung.

14.2.1 Plotten von Funktionen

Das Plotten von Funktionen funktioniert {iber das plot Kommando, dem der Name einer vorher definierten
Funktion iibergeben wird.

Bei der Definition von Funktionen ist auf den gnuplotspezifischen Syntax einiger Rechenoperationen zu
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achten:
Rechenoperation Gnuplot-Syntax
a’ a**b
In(a) log(a)
log;o(a) logl0(a)
et exp(a)
\a sqrt(a)
—a exp(- (x-a)**2/(2*$))
sin(x) sin(x)
| x| abs(x)

Mochte man also beispielsweise eine Parabel mit Offnungsparameter ¢ und Scheitelpunkt S = (a, 1)
deklarieren, schreibt man:

p(x) = c * (x-a)**2 + t

Um nun eine Normalparabel zu plotten, miissen den freien Parametern nur noch entsprechende Werte
zugewiesen werden:

c=1
t=20
a=2=0
plot p(x)

Auch die Verkniipfung zweier Funktionen zu einer neuen ist moglich:

f(x) = g(x) + h(x)

14.2.2 Plotten von Daten

Gnuplot erkennt im Normalfall automatisch das jeweilige Format in dem die Daten in einer Datei
gespeichert sind. Die verschiedenen Spalten kdnnen z.B. durch ein Leerzeichen, mehrere Leerzeichen
oder einen Tabulator getrennt sein.

Die erste Spalte gibt die x-Werte und die zweite die y-Werte an. Die Zuweisung der Spalten l4sst sich mit
dem Befehl using <Spaltel>:<Spalte2> modifizieren.

Um also beispielsweise die vierspaltige Datei beispiel.dat zu plotten, wobei die x-Achse der vierten Spalte
und die y-Achse der zweiten Spalte zugewiesen werden soll, schreibt man:

plot “beispiel.dat” using 4:2

Um nach einer Anderung der Einstellungen den Plot zu aktualisieren gibt es den Befehl replot. Auch
Rechenoperationen auf einer Spalte sind moglich. Mochte man z.B. alle y-Werte noch durch zwei teilen,
erreicht man dies durch:

plot “beispiel.dat” using 4:($2)/2

Dabei ist zu beachten, dass zur Kennzeichnung der Werte der i-ten Spalte ($i) statt i verwendet wird!
Obiges Beispiel ist also eine Abkiirzung fiir plot “beispiel.dat” using ($4):($2), was genauso
funktioniert. Auf dieselbe Art und Weise lassen sich vordefinierte Funktionen auf die Spalteneintriage
anwenden:

f(x) = x¥%*2
plot “beispiel.dat” using 4:(£($2))
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Die Klammern um die Funktion sind hierbei unbedingt erforderlich!

Kommando Beschreibung Beispiel
plot Plottet die entsprechende Datei(en), Funktion(en) plot “beispiel.dat”, £(x)
..using $a:$b Plottet Spalte b (y-Achse) gegen Spalte a (x-Achse) plot “beispiel.dat” using 4:2
..with lines Zieht Linien zwischen den Datenpunkten plot “beispiel.dat” with lines
..with dots Zeigt die Datenpunkte als Punkte statt Kreuze an plot “beispiel.dat” with dots
..with errorbars Zeigt dritte Spalte als Fehlerbalken an plot “bsp.dat” using 1:2:3 with errorbars
..t “titel” Legt die Legendenbeschriftung fest plot p(x) t “Parabel”
..linewidth w Zeichnet die Kurve um ein w-faches breiter plot “beispiel.dat” linewidth 2

14.3 Fitting

Eine bereits definierte Funktion mit einem oder mehreren Parametern ldsst sich mit dem fit Kommando
an einen Datensatz fitten. Den Parametern werden dabei die Werte zugewiesen, fiir welche die Abweichung
der Funktion von den Datenpunkten minimal wird. Es werden neben den Parameterwerten auch deren
Fehler ausgegeben, welche unbedingt anzugeben sind wenn Gnupot zum fitten verwendet wird.

Die bereits definierte Parabel p(x) ldsst sich beispielsweise durch

fit p(x) “parabel.dat” via c,t,a

an die Datenpunkte in der Datei parabel.dat zu fitten. Die nach dem Ausdruck via durch Komma
getrennten Variablen sind die Fitparameter.

14.4 Skalierung, Beschriftung und Ausgabeformat

Den Titel des Diagramms kann man iiber set title “Titel” setzen.
Eine logarithmische Darstellung der x-Achse wird durch den Befehl

set logscale x

erreicht. Analog kann auch die y-Achse logarithmisch darstellt werden.
Oft ist es notwendig nur einen Teilbereich einer Funktion oder eines Datensatzes zu visualisieren. Hierzu
kann man mit

set xrange [(Xmin):{Xmax)]

nur die Punkte mit x-Werten innerhalb des Intervalls [{xmin), (Xmax] darstellen. Selbiges funktioniert auch
fiir y- (set yrange) und z-Achse.

Achsenbeschriftungen werden durch xlabel und ylabel festgelegt. Wenn die Achsenbeschriftung
verschoben werden muss fiigt man dem Befehl die entsprechenden x- und y-Verschiebungen getrennt
durch ein Komma hinzu. Also z.B.:

set xlabel “Weg [m]” 1.0,2.0

Um griechische Schriftzeichen oder hoch-, bzw. tiefgestellte Zeichen zu erzeugen kann man auf den
Postscript Standart zuriickgreifen. Dies ist auch notig wenn man die Plots als . eps-Dateien exportieren
will.

Symbol  Postscript Syntax

a’ {a}?{b}
ap {a}_{b}
a {/Symbol a}
B {/Symbol b}
4 {/Symbol g}
9 {/Symbol q}

Um den Postscript-Standard zu nutzen muss das “terminal” umgestellt werden. Die Ausgabe erfolgt
nun nicht mehr im X11-Modus, sondern wird in die durch set output “dateiname” definierte Datei
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geleitet. Um die y-Achse der obigen Parabel mit m(x) zu beschriften und den Plot in parabel.eps zu
speichern dienen folgende Befehle:

set terminal postscript eps enhanced
set output “parabel.eps”

set xlabel “{/Symbol p}(x)”

replot

Der replot Befehl fiihrt den zuletzt ausgefiihrten plot Befehl erneut aus.

Kommando Beschreibung Beispiel

set title Gibt dem Diagramm eine Uberschrift set title “Titel”

set xlabel Beschriftung der x-Achse set xlabel “Weg”

set xrange Definitionsmenge angeben set xrange [-1.0:1.0]

set output Dateiname der Ausgabedatei festlegen set output “plot.eps”

set terminal Ausgabeformat festlegen set terminal x11
...postscript Niitzliche Optionen: enhanced, eps, color set terminal postscript eps
set samples Anzahl der geplotteten Punkte angeben set samples 10000

set logscale Logarithmische Darstellung einer Achse set logscale x

set grid Gitternetz mitplotten -
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KAPITEL 15
PROGRAMMIEREN IN S-LANG (ISIS)

15.1 Einleitung

Fiir einige Versuchsauswertungen kann es notwendig sein, ein Computerprogramm zu erstellen. Dabei
kommt es i.d.R. nicht auf die Wahl der Programmiersprache an, zumal die meisten Sprachen iiber die
gleichen Konzepte und teilweise sogar sehr @hnliche Syntax verfiigen. In diesem Kapitel bekommen
Sie einen Einblick in die Skriptsprache S-Lang! bzw. dem darauf aufbauenden Interactive Spectral
Interpretation System (ISIS)?, das am MIT zur Analyse von Rontgensprektren entwickelt wurde und das
die folgenden Vorteile bietet:

e Die Grundanweisungen in S-Lang (§ 15.2.1) folgen der gleichen Syntax wie z.B. in C oder Perl.

e Man kann einfache Programme in einer Kommandozeile entwickeln und daher sehr leicht testen.

e S-Lang ermoglicht mathematische Operationen auf ganzen arrays (§§ 15.2.3, 15.2.4), womit sehr
einfach (aber gleichzeitig effizient!) auch grofere Datenstrukturen verarbeitet werden kénnen.

o ISIS enthilt ein S-Lang Modul, das den direkten Zugriff auf Bilder (oder Tabellen) im FITS-Format
(Flexible Image Transport System — ein astronomisches Standard-Format) erméglicht, wie sie von
den CCD-Kameras (sowohl an den Teleskopen, als auch im CCD-Versuch) erzeugt werden.

e S-Lang und ISIS sind — z.B. im Gegensatz zu der vergleichbaren array-basierten Skriptsprache IDL
(der Interactive Data Language) — unter der GNU General Public License frei verfiigbar.

15.2 Uberblick iiber die wichtigsten Sprachelemente von S-Lang
Im folgenden bezeichnet (Platzhalter) einen Platzhalter, an dessen Stelle etwas eingesetzt werden muss.

15.2.1 Anweisungen®

Alle Anweisungen miissen mit einem Strichpunkt ; abgeschlossen werden. Sollen mehrere Anweisungen
an Stelle einer treten, sind diese duch geschweifte Klammern {...} zu einem Block zusammenzufassen.

e Variablendeklaration und Wertzuweisungen: ’ variable (Variable;), (Variabley), ...; ‘

Einer deklarierten Variable kann man jeden beliebigen Wert zuweisen: ’ (Variable) = (Wert); ‘
Eine Initialisierung kann auch zusammen mit der Deklaration erfolgen, z.B.: variable a=2;
Mit den Operatoren +=, -=, *=, /= kann man den Wert einer Variable durch eine einfache Ope-
ration verdndern: (Variable) +=(Wert); ist dquivalent zu (Variable) = ( Variable) + (Wert); etc.
(Variable)++; und (Variable)--; sind dquivalent zu (Variable) += 1; und (Variable) -=1; .

'Siehe http://www.jedsoft.org/slang/ und http://www.jedsoft.org/slang/docs.html.

2Siehe http://space.mit.edu/cxc/isis/ und http://space.mit.edu/cxc/isis/manual.html.

3Abgesehen von der Variablendeklaration stimmen alle im Abschnitt 15.2.1 genannten Sprachelemente (so weit beschrieben)
wortlich mit denjenigen in C oder Perl iiberein. Es gibt allerdings subtile Unterschiede, wenn man weitere Funktionalititen nutzt.
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e Bedingte Anweisungen: ’ if((Bedingung) ) { (Anweisungen;)} else {(Anweisungen,) }
Wenn (Bedingung) wahr (£0) ist, werden die (Anweisungen; ) ausgefiihrt, ansonsten (Anweisungen,),
falls letztere vorhanden sind, denn der else-Block ist optional.

e Schleifen:

o while-Schleife: ’ while( (Bedingung) ) { (Anweisungen) }
So lange die (Bedingung) erfiillt ist, werden die (Anweisungen) ausgefiihrt (evtl. gar nicht).

o do-while-Schleife: ’ do { (Anweisungen) } while( (Bedingung))
Die (Anweisungen) werden (mindestens einmal) ausgefiihrt, so lange die (Bedingung) erfiillt ist.

o for-Schleife: ’ for ({Initialisierung) ; (Bedingung) ; {(Inkrement)) { (Anweisungen) }
Zu Beginn wird die (Initialisierung) ausgefiihrt. Danach werden, so lange die (Bedinung) erfiillt
ist (evtl. gar nicht), die (Anweisungen) und die (Inkrement)-Anweisung ausgefiihrt.

Wird bei den (Anweisungen) ein break; ausgefiihrt, so wird die Schleife abgebrochen.

15.2.2 Variablen und Datentypen

Zulidssige Variablennamen bestehen aus alphanumerischen Zeichen [A-Z a-z 0-9], Unterstrichen _ und
Dollarzeichen $, wobei das erste Zeichen keine Zahl sein darf. Variablen miissen vor ihrer Verwendung in
einem Skript deklariert werden, haben aber keine feste Typzuweisung, d.h. neben dem Inhalt darf sich
wihrend des Programmablaufs auch die Art der gespeicherten Information dndern.
Es gibt u.a. die folgenden einfachen (skalaren) Datentypen, die jeweils einen Wert aufnehmen konnen:
e Integer_Type fiir ganze Zahlen
e Double_Type fiir FlieBkommazahlen
e String_Type fiir Zeichenketten; Text wird in doppelten Anfithrungszeichen "..." definiert
Weiterhin gibt es komplexere Datentypen, die mehrere Werte enthalten kénnen. Die wichtigsten sind:
e Array_Type fiir Ansammlungen gleicher Datentypen; wird durch [..., ...] definiert
Arrays sind fiir die Datenauswertung besonders wichtig (z.B. als Messreihen).
Aber auch Bilder sind nichts anderes als zweidimensionale Zahlenarrays.

e List_Type fiirinhomogene Ansammlungen; wird durch {..., ...} definiert
e Struct_Type fiir Strukturen mit benannten Feldern; wird durch struct{..., ...} definiert
Anmays

In arrays (Datenfeldern) konnen mehrere Werte des gleichen Datentyps zusammengefalit werden. Beispiel:
variable Temp = [-0.2, 0.7, 4.6, 8.2, 13.5, 16.3, 18.3, 17.7, 13.6, 8.6, 3.7, 1.2];
Einzelne Elemente kann man mit den eckigen Klammern [] indizieren, wobei der erste Index 0 ist.

Temp enthilt also die 12 Werte von Temp [0] bis Temp[11]. Zur Indizierung mit arrays siehe § 15.4.3.

15.2.3 Operatoren

Binire Operatoren (Op) kombinieren zwei Ausdriicke (X) und (Y) (Konstanten, Variable, Funktions-
werte, oder bereits zusammengesetzte Ausdriicke) zu einem neuen, zusammengesetzten Ausdruck (A)
=(X) (Op) (Y). ((A) kann durchaus einen anderen Datentyp als (X) und (YY) haben.) Bei mehrfach-
zusammengesetzten Ausdriicken (X) (Op;) (Y) (Opz) (Z) gibt es eine natiirliche Operator-Reihenfolge
(Punkt-vor-Strich u.dgl.), die durch Klammerung mit (...) umgangen werden kann.
o Es gibt numerische Operatoren fiir die Grundrechenarten (+, -, *, /), das Potenzieren (*) und die
Division mit Rest (mod ), die jeweils Zahlen (integers oder floats) verkniipfen und auch zuriickgeben.
Doch Vorsicht bei der integer-Division! 1/2 ist etwas anderes (ndmlich 0) als 1./2, 1/2. oder
1./2. (die allesamt 0.5 ergeben).. .
o Strings (Zeichenketten) konnen mit dem + Operator verbunden werden.

154



Kapitel 15. Programmieren in S-Lang (ISIS)

e Die Vergleichs-Operatoren <, <=, == 4 >= > und != konnen sowohl Zahlen als auch strings

vergleichen und liefern in jedem Fall einen Wahrheitswert zuriick. Mit den Bool’schen Operatoren
and oder or konnen solche Wahrheitswerte weiter verkniipft werden.
Eine der groBen Stdrken von S-Lang ist, dass alle hier genannten Operatoren nicht nur auf skalare Werte,
sondern direkt auch auf ganze arrays angewendet werden konnen. Die Operation wird dann elementweise
ausgefiihrt und die Ergebnisse werden zu einem neuen array zusammengefasst.> Beispiel (vgl. § 15.2.2):
variable Temp_in K = Temp + 273.15; % Temp_in_K ist nun auch ein array mit 12 Elementen.

15.2.4 Funktionen

Funktion sind Unterprogramme, die eine Reihe von Anweisungen ausfiihren, wenn sie aufgerufen werden.
(Der Aufruf erfolgt einfach durch Notation ihres Namens.) Funktionen konnen Argumente verarbeiten,
die dann durch Komma getrennt und in Klammern (...,...) im Anschluss an den Funktionsnamen zu
iibergeben sind. (Die meisten Funktionen erwarten eine bestimmte Menge von Argumenten, es gibt aber
auch Funktionen, die mit einer variablen Anzahl umgehen konnen.) Funktionen kdnnen Riickgabewerte
haben, die nach der Ausfiihrung die Stelle des Funktionsaufrufs ersetzen.

Falls diese nicht an eine Variable zugewiesen oder anderweitig verwendet werden, miissen sie durch

Zuweisung an ein leeres Klammernpaar verworfen werden. Beispiel:
O=printf("Mir ist egal, wie viele Zeichen hier geschrieben worden sind! \n");

Intrinsische Funktionen
Die S-Lang Bibliothek stellt eine grolere Anzahl von Funktionen zur Verfiigung, die auch in den darauf
aufbauenden Programmen (also z.B. ISIS) verwendet werden konnen. § 15.3 enthilt eine Kurziibersicht.

Definition eigener Funktionen

Funktions-Definition: ’ define (Funktionsname) ( {(Argumentliste)) { (Anweisungen) }
(Argumentliste) deklariert dabei lokale Variablen, die beim Aufruf mit den Argumenten belegt werden;
wie auch sonst haben die Variablen keine feste Typzuweisung (z.B. Skalar vs. array?).

Wird bei den (Anweisungen) ein return (Riickgabewert); ausgefiihrt, so wird die Funktion verlassen
und der (Riickgabewert) zuriickgegeben.

Funktionen konnen (und sollen!) dazu verwendet werden, ein Problem in kleinere Aufgaben zu zerlegen.
Gut und allgemein geschriebene Funktionen kénnen dann immer wieder eingesetzt werden (vgl. § 15.4)!

15.2.5 Kommentare

Code im Rest einer Zeile nach einem Prozentzeichen % (auBerhalb eines strings) wird nicht beachtet. Man
kann das benutzen, um das Programm zu kommentieren oder bestimmte Teile des Codes zu deaktivieren.

15.2.6 Programme (S-Lang Skripte) starten und beenden

Die interaktive ISIS (oder S-Lang) shell wird von der Linux-Kommandozeile aus mit dem Befehl
isis (oder slsh ) gestartet. Wenn man dem Programm noch den Dateinamen eines S-Lang Skripts
ibergibt, wird dieses direkt ausgefiihrt: linux> isis my_program.sl

Mit dem Befehl ()=evalfile( (Dateiname)); kann man (sowohl von der interaktiven shell, als auch
aus einem Programm heraus) eine Skript-Datei ausfiihren lassen.

Es gibt auch zusitzliche Programmpakete (Module)®, die (teilweise iiber Bibliotheken in Binircode, also
noch effizienter als durch interpretierte S-Lang Skripte) weitere, spezialisierte S-Lang Funktionen zur
Verfiigung stellen. Solche werden i.d.R. mit require( (Name des Moduls) ); eingebunden.

“Man mache sich den Unterschied zwischen dem == Operator zur Uberpriifung der Gleichheit und dem = Operator zur
Wertzuweisung an eine Variablen klar! Nach (Variable) = (Wert); gilt sicher (Variable) == (Wert) ...

>Operationen mit ganzen arrays werden wesentlich effizienter (nimlich in Binircode) ausgefiihrt, als wenn man den S-Lang
interpreter (z.B. in einer Schleife) “zwingen” wiirde, jedes array-Element einzeln anzusteuern.

6Siehe http://www. jedsoft.org/slang/modules/ und die von dort verlinkten Seiten.

155


http://www.jedsoft.org/slang/modules/

Kapitel 15. Programmieren in S-Lang (ISIS)

Die exit( (status)); Funktion beendet ein S-Lang Skript und gibt den (z.B. Fehler-) Code (status) an
das aufrufenden Programm (z.B. die Linux-shell) zuriick.

15.3 Auswahl vordefinierter Funktionen

Interaktive Hilfe-Funktion
Zu den meisten Funktionen kann direkt aus ISIS/S-Lang heraus mittels help( (Funktionsname) ) ;
Hilfe angezeigt werden, wobei (Funktionsname) ein string sein muss. Beispiel: help("atan2");

15.3.1 Intrinsische S-Lang Funktionen

Mathematische Funktionen

Alle intrinsischen mathematischen Funktionen sind, wie die in § 15.2.3 genannten Operatoren, vollstindig
vektorisiert, d.h. sie kdnnen nicht nur auf Skalare, sondern ebenso auf ganze arrays angewendet werden.

Vorzeichenfunktionen: abs, sign, _diff; _max, _min
Rundungsfunktionen: ceil, floor, nint, round

algebraische Grundfunktionen: sqr, sqrt, hypot, polynom, mul2
Exponential- und Logarithmusfunktionen: exp, expml; log, logl®, loglp
trigonometrische Funktionen: sin, cos, tan; asin, acos, atan, atan2
hyperbolische Funktionen: sinh, cosh, tanh; asinh, acosh, atanh
Funktionen fiir komplexe Zahlen: Real, Imag, Conj

Funktionen, die Eigenschaften testen: isinf, isnan; _ispos, _isneg, _isnonneg

Funktionen, die FlieBkommazahlen testen: feqs, fgtegs, flteqgs, fnegs

Amay-Funktionen (Auswahl)

Folgende Funktionen liefern wichtige Informationen iiber arrays: Datentyp des arrays
Zahl der Elemente: length Any_Type
Minimum/Maximum: max, maxabs, min, minabs numerische Typen
verschiedene Summen: sum, sumsq, cumsum numerische Typen
Priifen von Bedingungen: all, any Wahrheitswerte

Finden bestimmter Indizes: where, wherenot, wherefirst, wherelast Wahrheitswerte

Die Ausgabefunktion printf
Die printf-Funktion ist zwar duflerst michtig (und daher auch etwas gewohnungsbediirftig), aber da
sie in sehr vielen Programmiersprachen (C, Perl, S-Lang, ...) verfiigbar ist, lohnt es sich auf jeden Fall,
sich mit ihr vertraut zu machen. printf erwartet einen format-string, der neben wortlich auszugebendem
Text auch Platzhalter enthalten kann. Bei der Ausgabe werden diese durch die (entsprechend formatierten)
weiteren Argumente der printf-Funktion ersetzt. Die wichtigsten Platzhalter sind:

"%d" fiir eine dezimale integer-Zahl und "%£" fiir eine FlieBkommazahl
Diese Typangaben konnen noch durch zuséitzliche Formatangaben ergédnzt werden, die hier nur durch
zwei Beispiele illustriert werden sollen: 1. "%02d" ist ein integer auf 2 Stellen mit ggf. fiihrender Null.
2. "%.4£" ist eine FlieBkommazahl mit 4 Nachkommastellen (siehe § 15.4 fiir vollstindige Beispiele).

15.3.2 ISIS-spezifische Funktionen

Plot-Funktionen aus dem PGPLOT Modul

Datenpunkte ({x-array), (y-array)) konnen mit plot((x-array), (y-array)); geplottet werden;
fiir Bilder (zweidimensionale arrays) (img) gibt es die plot_image({(img)); Funktion.

Einlesen von Bildern im FITS-Format

Da unter ISIS standardmifBig das S-Lang cfitsio Modul eingebunden ist, kann man damit ohne weiteres
FITS-Dateien lesen. Fiir Bilder verwendet man dafiir die Funktion fits_read_img( (Dateiname) ),
die ein zwei-dimensionales Zahlenarray zuriickliefert (das man am besten in eine Variable speichert).
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15.3.3 Funktionen aus externen Modulen

Speichern von Bildern im png-Format

Wenn das png-Modul mit require("png"); eingebunden wurde, kann man Bilder ganz einfach mit

png_write [_flipped] ((Dateiname), (RGB-Bild)); abspeichern. (Dateiname) ist dabei wieder ein

string und (RGB-Bild) ist ein zweidimensionales integer-array im 24-bit RGB (rot, griin, blau)-Format.

Ein solches kann aus einem beliebigen (Bild) mit der Funktion png_gray_to_rgb erstellt werden:
png_write [_flipped] ({(Dateiname), png_gray_to_rgb((Bild)));

15.4 Beispiele und Hinweise zu den Versuchen

15.4.1 Umrechnung von Stunden-Minuten-Sekunden-Angaben

Um mit Zeitangaben einfach arithmetisch rechnen zu konnen, bietet es sich bekanntlich an, verschiedene
Einheiten auf eine Grundeinheit (z.B. Tage wie beim Julianischen Datum) umzurechnen. Dazu kann man
sich z.B. die folgendenden Funktionen definieren:

define hms2dayCh, m, s) % 3 Argumente: h = Stunden, m = Minuten, s = Sekunden

{ return (h + (m + s/60.)/60.)/24.; % Tagesbruchteil (60. ist ein double, kein integer!)

}

define print_hms(day) % 1 Argument: day = Tagesbruchteil

{ variable h® = day *24, h = int(h®); % Stunden
variable mO@ = (h0-h)*60, m = int(m0®); % Minuten
variable s® = (m0@-m)*60; % Sekunden

O=printf("%02d:%02d:%06.3f\n", h, m, s0); % formatierte Ausgabe, vgl. § 15.3.1

15.4.2 Statistische Informationen iiber arrays

Mit den intrinsischen array-Funktionen (siehe § 15.2.4) kann man sich ganz leicht eine Funktion print_stat
definieren, die einige statistische Informationen iiber ein array (z.B. auch ein Bild) ausgibt:

define print_stat(a)
{ variable n = length(a);
variable av = sum(a)/n;
variable stddev = sqrt( sum(a*2)/n - av+2 );
O=printf("n=%d, min=%f, max=%f, av=%f, st.dev=%f, st.dev of mean=%f\n",
n, min(a), max(a), av, stddev, stddev/sqrt(n));

15.4.3 Ausschneiden eines Teilbereichs aus einem zweidimensionalen array (Bild)

[a:b] definiert das array [a, a+l, ..., b], das auch als Index-Menge fiir ein anderes array benutzt
werden kann. Damit kann man z.B. einen dx X dy groflen Teilbereich eines Bildes ausschneiden:
variable Xindices = x0+ [0 :dx-1], VYindices = y®+ [0:dy-1];
variable img_part = img[Yindices, Xindices];
Man beachte, dass der erste Index eines zweidimensionalen arrays die y-Werte indiziert.

Mit der folgenden Funktion kann man den Teilbereich auch mit der Maus in einem Plotfenster definieren:

define get_cursor_selection() % gibt zwei arrays mit den ausgewdihlten Indizes zuriick
{ variable x1, x2, yl, y2; (x1, x2, y1, y2) = cursor_box(); %aus PGPLOT
return [int(_min(yl, y2)) : int(umax(yl, y2))]1, % 1.Index-array fiir y-Werte
[int(_min(x1, x2)) : int(_max(xl, x2))]; % 2.Index-array fiir x-Werte
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}

Beispiel: x1in(); ylin(); xrange(); yrange(); plot_image(img); % keine Begrenzung
variable img_part = img[ get_cursor_selection() ]; % beide arrays eingesetzt

15.4.4 Erhohung des Bild-Kontrasts

Die Verteilung der Pixelwerte in einem Bild img kann in ISIS mit der histogram Funktion ermittelt
und mit der hplot Funktion dargestellt werden. Im Beispiel aus Abb. 15.1 von der Andromeda-Galaxie
erkennt man, dass die relevante Bildinformation nur iiber einen relativ kleinen Wertebereich verteilt ist.
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Abbildung 15.1: Histogramm der Pixelwerte einer CCD-Aufnahme der Andromeda-Galaxie und ein Beispiel fiir
eine Kontrast-Funktion, die die Feinstrukturen des Bildes besonders hervorhebt.

Berechnung der Histogramme mit ISIS: variable minval = [® : 2716-1], maxval = [1 : 2716];
variable h = histogram(img, minval, maxval);
{xlog;} ylog; hplot(minval, maxval, h);

Durch eine geeignete Transformation kann der Kontrast in diesem Bereich jedoch erhoht werden. Mogliche
Funktionen dafiir kénnen sein:

e Logarithmus f(x) = log(1+ x) (bleibt auch fiir Pixelwerte x = 0 beschrinkt)

e dedizierte “Stufen”-Funktionen, wie z.B. die Fermi-Funktion

o) =1~ [1 +exp(x%)]_l (15.1)

oder der Arcustangens

b T X—U
fx) = 3 + . arctan(Z-T) (15.2)

mit der Position ¢ und Breite A der “Stufe”; fiir Abb. 15.1 wurde z.B. u~4000 und A~200 verwendet.

— B L A —
5 g [ — Fermi
---- arctan
e | L L L L | L L L L | L L L L | L L L L T
=20 -10 0 10 20

(x=p)/A
Abbildung 15.2: Fermi- und Arcustangens-Kontrastfunktionen nach Gln. (15.1) und (15.2).

Die Fermi-Funktion erreicht ihre asymptotischen Werte schneller als die Arcustangens-Funktion.
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15.4.5 Komposition eines Farbbildes aus Einzelaufnahmen

Wenn mehrere Aufnahmen eines Objekts (z.B. mit verschiedenen Farbfiltern) zu einem Bild tiberlagert
werden sollen, muss zuerst sichergestellt werden, dass die Einzelaufnahmen nicht gegeneinander ver-
schoben sind, was aber leicht passieren kann, wenn die Teleskop-Nachfithrung nicht perfekt funktioniert.
(So lange die CCD-Kamera nicht bewegt worden ist, konnen zumindest keine Rotationen auftreten.)
Man schneidet also geeignete Bereiche aus den Einzelbildern aus, wie in § 15.4.3 beschrieben, wobei die
Werte von x0 und y® von Bild zu Bild angepasst werden miissen. Es empfiehlt sich, fiir die Bildverar-
beitung ein Skript zu programmieren, das nur auf den Rohdaten aufbaut und in dem man diese Werte so
lange abindern kann, bis man die optimale Uberlagerung gefunden hat.

Um nun drei (ggf. kontrastverstirkte) Einzelbilder auf die Rot-, Griin- und Blaukanile eines 24-bit Farb-
bildes abzubilden, kann man die folgende Funktion benutzen, deren Riickgabewert direkt an png_write
weitergegeben werden kann:

define rgb2image(R, G, B)
{
variable R_0_255

int( 255.99999999 * (R-min(R))/(max(R)-min(R)) );
variable G_0_255 int( 255.99999999 * (G-min(G))/(max(G)-min(G)) );
variable B_0_255 int( 255.99999999 * (B-min(B))/(max(B)-min(B)) );
return (R_0_255 << 16) | (G_0_255 << 8) | B_0_255;

3

Jeder (8-bit) Farbkanal (R, G und B) wird also zwischen dem minimalen und maximalen Pixelwert von 0
bis (einschlieBlich) 255 skaliert. R_0_255, G_0_255 und B_0_255 werden denn (hier mit Hilfe des Bit-
Verschiebungsoperators << und des Bit-OR-Operators |) zu einem 24-bit RGB-Wert zusammengefiigt.
Ein vollstidndiges Skript zur Komposition eines RGB-Bildes konnte beispielsweise so aussehen:

% Bilder einlesen:

variable R = fits_read_img("/data/CCD/M31/2008-09-28.Hirsch/M31.900.red.fit");
variable G = fits_read_img("/data/CCD/M31/2008-09-28.Hirsch/M31.900.green.fit");
variable B = fits_read_img("/data/CCD/M31/2008-09-28.Hirsch/M31.900.blue.fit");

% Bilder zuschneiden und relativ zueinander verschieben:

variable x0 = 0;

variable y0 = 0; % Bilder von der STL-11000 Kamera sind
variable dx = 4002; % 4008 Pixel breit

variable dy 2664; % und 2672 Pixel hoch

R = R[ y0+[0:dy-1] , X0+[0:dx-1] 1; % “Referenzbild”

G = G[ y0+[0:dy-1]+ 4, x0+[0:dx-1]+ 4 ]; % Verschiebung (4, 4)
B B[ yO+[0:dy-1]+ 8, x0+[0:dx-1]+ 6 ]; % Verschiebung (6, 8)

% mogliche Funktionen zur Erhohung des Kontrasts, nach Gln. (15.1) und (15.2):

define Fermi(x, mu, Delta)

{ return 1. - 1./ 1. + exp((x-mu)/Delta) ); % 1. bedeutet die double-Zahl 1.0
}

define arctan(x, mu, Delta)
{ return 0.5 + atan(PI/4*(x-mu)/Delta)/PI;
}

% Kontrast-Funktionen anwenden:

R = Fermi(R, 2501.6, 133.9); % u wurde hier auf das 1.05-fache des Mittelwerts
G = Fermi(G, 2244.2, 129.5); % und A auf ein Achtel der Standardabweichung
B = Fermi(B, 1928.6, 120.1); % desjeweiligen Bildes gesetzt.

% Farbkanile zu RGB-Bild zusammenfiigen und als png abspeichern
require("png");
png_write_flipped("M31.png", rgb2image(R, G, B));

159



	I Allgemeines
	Was dieses Praktikum soll
	Regeln und Verhaltensmaßnahmen
	Das Laborbuch
	Dokumentation wissenschaftlicher Arbeit: Das Protokoll

	II Versuchsbeschreibungen
	Fehlerrechnung
	Eigenschaften optischer CCDs
	Planung und Durchführung optischer Beobachtungen
	Spektroskopie & Spektralklassifikation
	Radioastronomie

	III Beobachten und Datenauswertung
	Computerbenutzung und Linux
	Teleskope und ihre Instrumentierung
	Das SPIDER 300A advanced radio telescope
	Textverarbeitung in LaTeX
	Einführung in Gnuplot
	Programmieren in S-Lang (ISIS)




