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Teil 1 – CCD-Technik

Für unseren Versuch haben wir ein 70cm-Teleskop am MPIA benutzt, das auf der CCD-Technik beruht. CCD-Chips haben die Photoplatten verdrängt, da die aufgenommenen Bilder sofort digital verfügbar sind und am Computer ausgewertet werden können. Zudem lassen sich die Kenndaten der CCD (Charged Coupled Devices) sehen: sie verfügen über einen guten Linearitätsbereich, die Photonenausbeute liegt bei mehr als 90% und sie sind auf einem großen Spektralbereich einsetzbar. Diese Halbleitertechnik basiert auf dem Photoeffekt, wobei die Elektronen in Zellen gespeichert werden, bis sie nach der Belichtung ausgelesen werden.
Im ersten Teil des Versuchs ging es darum, die technischen Aspekte des Teleskops zu betrachten und Routinen durchzuführen, um das spezifische Verhalten des Teleskops zu bestimmen, so dass Aufnahmen möglichst exakt ausgewertet werden können.

1. Dunkelstromverhalten:

Unsere Aufgabe war es, das Dunkelstromverhalten des Chips zu überprüfen. Der Dunkelstrom wird nicht durch Sternenlicht verursacht, sondern durch thermische Energie. Dies verursacht ein statistisches Rauschen, dessen Mittelwert durch Integration über die „Overscan Region“ ermittelt werden kann. Theoretisch ergibt sich folgende Temperaturabhänigkeit: 
S=Const*T3/2*exp(-Eg/(2kT))

(1)

	Aufnahme
	Temp. [°C]
	1/Temp. [1/K]
	Mean
	StdDev

	dark0001_bias.fits
	6.4
	0.003577
	9428.491
	630.7368

	dark0002_bias.fits
	5
	0.003595
	8122.891
	558.7508

	dark0003_bias.fits
	3.7
	0.003611
	6589.667
	475.0332

	dark0004_bias.fits
	2
	0.003634
	5153.048
	388.6985

	dark0005_bias.fits
	-0.3
	0.003664
	3741.046
	296.6853

	dark0006_bias.fits
	-1.9
	0.003686
	3018.139
	248.805

	dark0007_bias.fits
	-3.4
	0.003706
	2379.421
	203.3817

	dark0009_bias.fits
	-8.5
	0.003778
	1336.669
	125.9203

	dark0010_bias.fits
	-9.9
	0.003798
	1074.47
	106.2004

	dark0011_bias.fits
	-11.5
	0.003821
	886.8454
	91.4398

	dark0012_bias.fits
	-13.3
	0.003848
	682.2777
	77.78358

	dark0013_bias.fits
	-15
	0.003873
	555.6556
	67.10044

	dark0014_bias.fits
	-16.5
	0.003896
	452.3551
	60.07951

	dark0015_bias.fits
	-17.6
	0.003912
	390.2786
	55.63326

	dark0016_bias.fits
	-19.1
	0.003935
	330.7704
	51.50266

	dark0017_bias.fits
	-20.2
	0.003953
	279.9289
	48.48423

	dark0018_bias.fits
	-22.1
	0.003982
	235.3786
	44.29701

	dark0019_bias.fits
	-23.2
	0.004
	221.5036
	42.92836

	dark0020_bias.fits
	-24.5
	0.004021
	181.9304
	40.63251

	dark0021_bias.fits
	-25.8
	0.004042
	158.1522
	42.24567

	dark0023_bias.fits
	-29.3
	0.0041
	123.7862
	35.06037

	dark0024_bias.fits
	-30.5
	0.00412
	109.5065
	33.86642

	dark0026_bias.fits
	-34.3
	0.004186
	74.15379
	30.81819

	dark0027_bias.fits
	-35.5
	0.004207
	75.4534
	29.66196


Daher ist es sinnvoll, den Chip zu kühlen (in der Praxis mittels Stickstoff auf -196° C) um den Dunkelstrom zu verringern. Zur Überprüfung von (1) haben wir den Chip kontinuierlich abgekühlt und im Temperaturbereich von 6° bis -35° C in Schritten von etwa 2° Bilder geschossen (Tabelle links).

Wie der Plot zeigt, wird die Kurve dominiert von der T3/2-Abhängigkeit:
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Diese kann aber rausgekürzt werden. Um die Bandlücke Eg zu bestimmen, haben wir umgerechnet:

Y=S/T3/2=Const*exp(-Eg/(2kT))
=const*exp(-Eg*x/(2k)) 
mit x=1/T

Dies liefert auf einer logarithmischen Skala:
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Mit Gnuplot wurden obiges Diagramm mit einer Geraden gefittet, wobei bei a) die Standardabweichung der Messpunkte berücksichtigt wurde, bei b) dagegen nicht. Die Bandlücke lässt sich aus der Steigung a bestimmen, es gilt:

Eg = -2 a k, wobei k die Boltzmann-Konstante ist.
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a)

a = -9979.38         
       (161.2       (1.615%)

b = 36.4038          
       (0.5793     (1.591%)
· Eg = 2*1.381*10-23 J/K 
             *9979.38 ( 161.2 K 
    = 1.720 ( 0.027 eV
[image: image8.emf]-7


-6


-5


-4


-3


-2


-1


0


1


0.0035


0.0036


0.0037


0.0038


0.0039


0.004


0.0041


0.0042


0.0043


"a-dark2.txt" using 1:2:3


-7600.93*x+27.6048




-7

-6

-5

-4

-3

-2

-1

0

1

0.0035 0.0036 0.0037 0.0038 0.0039 0.004 0.0041 0.0042 0.0043

"a-dark2.txt" using 1:2:3

-7600.93*x+27.6048

b)

a = -7600.93         
      ( 225.4       (2.966%)

b = 27.6084          
       ( 0.874      (3.166%)

· Eg=2*1.381*10-23 J/K 
*7600.93 ( 225.4 K 
          = 1.130 ( 0.039 eV
Der Literaturwert beträgt 1.15 eV, ist also innerhalb der der Fehlergrenze der Methode b)
Die Fitparameter ergeben folgenden Fit an die ursprüngliche Funktion:
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2. Linearität und dynamischer Bereich
Der Lineare Bereich des Chips ist dadurch charakterisiert, dass die Anzahl der detektierten Photonen proportional zur Anzahl auftreffender Photonen ist. Im dynamischen Bereich dagegen tritt Sättigung ein, denn der Chip kann nur begrenzt viele Elektronen speichern.

Um sicherzustellen, dass aufnahmen im Linearen Bereich gemacht werden, haben wir ein homogen beleuchtetes Tuch bei verschiedenen Belichtungszeiten aufgenommen:
	Aufnahme
	Bel.zeit [s]
	Mean
	StdDev
	StdDev2

	linear0004_bias_norm.fits
	1.0
	1136.326
	33.329
	1110.808

	linear0015_bias_norm.fits
	1.5
	1640.217
	39.593
	1567.580

	linear0005_bias_norm.fits
	2.0
	2202.640
	47.084
	2216.920

	linear0006_bias_norm.fits
	4.0
	4340.942
	69.790
	4870.594

	linear0007_bias_norm.fits
	8.0
	8626.500
	110.186
	12140.977

	linear0008_bias_norm.fits
	16.0
	17072.730
	185.794
	34519.410

	linear0009_bias_norm.fits
	25.0
	26703.280
	271.603
	73768.190

	linear0010_bias_norm.fits
	35.0
	37145.460
	366.544
	134354.724

	linear0011_bias_norm.fits
	45.0
	47657.420
	468.887
	219855.206

	linear0012_bias_norm.fits
	50.0
	53309.020
	526.873
	277595.053

	linear0013_bias_norm.fits
	55.0
	58739.090
	619.102
	383286.915

	linear0014_bias_norm.fits
	60.0
	61494.530
	1700.579
	2891968.935
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Gnuplot liefert folgende Fitparamter: 
a  = 1062.44  ( 2.517        (0.2369%)

b  = 70.2342  ( 13.28        (18.91%)
Man erkennt am Abfall des letzten Wertes, dass die Aufnahme nach 60 Sekunden gesättigt war. Vernachlässigt man den ersten Wert, erhält man bessere Parameter: 

a = 1066.46 ( 3.715        (0.3483%), 
b = 62.3197 ( 10.97        (17.6%)

Der Parameter b entspricht dem Dunkelstrom bei etwa -200° C. Die Sättigung setzt bei etwa 60000 Counts ein.
3. Detektorempfindlichkeit und Rauscheigenschaften

Neben der Linearität haben wir auch Aufnahmen des Tuchs bei konstanter Belichtung (etwa 30000 Counts) gemacht, um eine sogenannte Flatfield-Correction durchzuführen, das heißt, um herauszufinden, an welchen Stellen der CCD-Chip unempfindlicher ist. Diese Inhomogenität wird verursacht durch Schmutzpartikel (sogar ein Haar war auf unserer Flatfield-Aufnahme zu sehen), außerdem durch die Tatsache, dass an den Rändern weniger Licht einfällt (das verursacht einen leichten Vignetten-Effekt).
Generell muss jede Aufnahme durch diese Flatfield-Correction dividiert werden, um zu vergleichbaren Helligkeiten zu gelangen.
Wir wollen auch die Detektorempfindlichkeit bestimmen. Die  hierfür charakteristische Größe ist (, die Elektronenempfindlichkeit (Zahl der ausgelösten Elektronen pro abgelesene Einheit des ADU). Für die Standardabweichung gilt:

(2(S[ADU]) = (phot2+(A2 = ( S[ADU]+ (A2,

Nach der Poissonstatistik gilt: (phot 2 = (N = Nnachgewiesen ((>0.9 ist die Quanteneffizienz), so dass wir nur den Meanvalue gegen die StdDev2 der Linearitätsmessung bekommen (siehe obige Tabelle). Leider liefert Gnuplot einen geeigneten Fit nur für die ersten beiden Messpunkte  der Linearitätsmessung (sonst wird a>1 und b<0, was nicht sein kann), so dass bei 2 Messpunkten auch kein Fehler angegeben werden kann:
a = 0.906491, b = 80.7381
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Hieraus lässt sich das Ausleserauschen bestimmen zu: (A = (80.7381 =8.985 e- (dieser Wert ist zu hoch, Literaturwert ist etwa 4.5 e-) und die Elektronenempfindlichkeit zu (/( =  0.9065, was sich mit 1>(>0.9 insofern gut verträgt, als dass dann gelten muss: (<1 (für (=0.9 gilt: (=0.8158)
Teil 2 - Photometrie
Da wir keine eigenen Aufnahmen machen konnten, griffen wir auf ein Archivbild eines Sternhaufens zurück, mit verschiedenen Filtern aufgenommen wurde (B für blau und V für visuell). Aus ihnen lässt sich mittels B-V =mB-mV =MB-MV der Farbindex bestimmen. Um die Photonenintensität zu charakterisieren, verwendet man verschiedene Helligkeitsskalen: 

Astronomische Helligkeit: Anzahl der von einer Quelle auf einem Empfänger gemessenen Photonen.
Instrumentelle Helligkeit: Magnitude, die nach der Reduktion der Daten durch Anpassen einer Punktverbreiterungsfunktion oder Aufsummieren der Counts innerhalb einer Apertur um eine Quelle ermittelt wird. Der Nullpunkt der instrumentellen Helligkeitsskala ist willkürlich.

Scheinbare Helligkeit bezeichnet die Helligkeit eines Sterns, die wir wahrnehmen. Heute stellt sie eine logarithmische Magnituden Skala dar. Um die astronomischen Aufnahmen verschiedener Geräte vergleichen zu können, wird die instrumentelle Helligkeit mittels Standartsterne in die scheinbare umgewandelt.

Absolute Helligkeit  ist definiert als die scheinbare Helligkeit eines Sterns, die wir messen würden, wenn sich dieser in 10 pc Abstand von der Sonne befände(1pc Abstand von dem der Radius der Erdbahn=1AU unter einem Winkel von einer Bogensekunde gesehen werden würde). Durch diese Absolutskala lassen sich Sternhelligkeiten einfach vergleichen. Das Problem hierbei ist jedoch, dass man im allgemeinen die Entfernung zu den Sternen nicht kennt. Dieses kann bei näheren Sternen durch die Bestimmung der so genannten Parallaxe, welche heute auf etwa 1 tausendstel Bogensekunde möglich ist (HIPPARCOS). Damit kann dieses Verfahren auf etwa alle Sterne bis zu einer Entfernung von 1000 pc angewendet werden( Entfernung zum Zentrum der Milchstraße etwa 10000 LJ=3067pc). Bei weiter entfernten Sternen hilft nur die „kosmische Entfernungsleiter“ oder die Untersuchung von Kugelsternhaufen (Versuchsteil 4) Bei bekannter Entfernung kann von der scheinbaren Helligkeit auf die absolute Helligkeit mit dem Entfernungsmodul geschlossen werden. 

Ziel der Photometrie war es, die Sterne in einem Farb-Helligkeits-Diagramm einzutragen, um das Alter des Sternhaufens zu bestimmen. 

Generell gibt es zwei Methoden, Photometrie durchzuführen: 
Apertur-Photometrie
Jeder Stern müsste theoretisch einen Intensitätsverteilung gemäß einer Errorfunktion hervorrufen, doch liegen die Minima und Maxima so eng, dass sie zu einer Gauß-Kurve verschmieren. Da die Sterne eines Sternhaufens alle ungefähr gleich weit entfernt sind, ist die Streuung des Lichts für alle Sterne etwa gleich groß (das Licht durchquert immer dieselbe Menge Luft und Staub), so dass alle Gauß-Kurven die gleiche Halbwertsbreite (full width half maximum) aufweisen.
Um Apertur-Photometrie durchzuführen, muss zuerst eine Parameterschätzung erfolgen. Hierzu haben wir 9 isolierte Sterne gewählt, von denen auszuschließen ist, dass es sich um Vorder- bzw. Hintergrundsterne handelt. Wir ermitteln dadurch folgende Durchschnittswerte:

B-Filter: Sky: 675.0, Skysigma: 25.0, FWHM: 8.4

V-Filter: Sky: 270.0, Skysigma: 13.5, FWHM: 6.7

Mittels dieser Daten kann mit der Auswertungssoftware IRAF die Apertur-Photometrie durchgeführt werden. Die aufgefundenen Sterne werden in eine Datei geschrieben.
PSF-Photometrie
Mittels der Daten aus obiger Datei kann nun ein Gauß-Profil erstellt werden, dessen Kurve so variabel ist, dass die bereits erfassten Sterne weiterhin erfasst. Nun sucht IRAF das Bild nochmals durch, diesmal mit dem PSF-Algorithmus. Der Algorithmus geht iterativ vor (in unserem Falle etwa 50 Iterationen). Es werden hierdurch natürlich nicht alle Sterne gefunden, da, manche Sterne zu dicht sind, um unterschieden werden zu können. Daher werden die erkannten Sterne vom Bild subtrahiert und das Verfahren wiederholt. Die Daten beider Durchläufe werden zuletzt mit spezieller Software abgeglichen, so falsche Sterne (etwa das Zentrum zweier Sterne, die im ersten Durchgang nicht einzeln erfasst wurden) herausfallen.
Die PSF-Photometry haben wir für beide Filter durchgeführt und zuletzt die beiden Datenbanken abgeglichen, so dass wir eine Stern-Datenbank erhielten, die sowohl im B- als auch im V-Filter registriert wurden. Sie umfasst 6599 Sterne.

Farb-Helligkeits-Diagramm
Durch Vergleich unserer B-Werte mit den B-Werten aus einer Liste für 15 kalibrierte Sterne konnten wir unsern Farbindex B-V umrechnen in scheinbare Helligkeit:

	Binst
	(Binst
	V inst
	(V inst
	V cal
	((B-V )
	(B-V)cal

	17,609
	0,002 
	18,728
	0,004 
	17,233
	0,004 
	0,617

	19,642
	0,007 
	20,619
	0,011 
	19,131
	0,011 
	0,789

	19,756
	0,007 
	20,739
	0,013 
	19,242
	0,013 
	0,772

	17,471
	0.001
	18,511
	0,003 
	17,031
	0,003 
	0,743

	18,861
	0,004 
	19,955
	0,007 
	18,457
	0,007 
	0,678

	19,560
	0,006 
	20,575
	0,011 
	19,082
	0,011 
	0,748

	19,791
	0,007 
	20,786
	0,012 
	19,290
	0,012 
	0,818

	19,588
	0,006 
	20,61 
	0,011 
	19,132
	0,011 
	0,765

	19,436
	0,007 
	20,486
	0,009 
	19,012
	0,009 
	0,731

	17,673
	0,004 
	18,807
	0,004 
	17,332
	0,004 
	0,595

	17,536
	0,002 
	18,642
	0,003 
	17,153
	0,003 
	0,631

	17,938
	0,002 
	19,057
	0,005 
	17,572
	0,005 
	0,592

	17,883
	0,002 
	19,02 
	0,004 
	17,532
	0,004 
	0,595


Hieraus konnten wir die Kalibrationsparameter mittels 

Bcal = Binst + c1 (B-V)  bzw. Vcal = V inst + c2 (B-V )

wobei c der Farbkorrekturterm ist, durch folgenden Fit bestimmen:
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Man sieht, dass die Werte sehr streuen, man bekommt eine Farbkorrektur von -1.3466 bei einem Fehler von 8%. Nun konnten die Sterne in ein FHD eingetragen werden. 

Die Altersbestimmung des Sternhaufens erfolgt aus der Kenntnis, dass die Sterne in iherer Evolution eine bestimmte Kurve in diesem Diagramm zurücklegen, die durch einen Abknickpunkt charakterisiert ist. An diesem Punkt verlassen die Stern die Hauptreihe, das heißt, sie sind beinahe ausgebrannt. Dieses Stadium erreichen zuerst die massereichen Sterne. Anhand der Lage dieses Abknickpunktes lässt sich mit einer Schablone das Alter des Sternhaufens zu etwa 12*109 ( 1*109 Jahren bestimmen. Hierbei musste berücksichtigt werden, dass die (B-V)-Skalen der Folie und des Diagramms (wahrscheinlich aufgrund des Fehlers des Farbkorrekturfaktors) etwas verschoben waren.
Kritische Diskussion
Der Versuch hat mir insgesamt gefallen. Zum einen konnte man einen Überblick gewinnen, welche Effekte bei der CCD-Photometrie auftreten und wie man unerwünschte Einflüsse herausrechnet, zum anderen einen Einblick gewinnen in die Arbeitsweise eines Astrophysikers, der mittels geeigneter Software versucht, die Aufnahmen auszuwerten. Auch wenn die Software IRAF sehr gewöhnungsbedürftig war, konnten wir doch nach einiger Zeit einfache Aufgaben mit ihr lösen. Es war natürlich schade, dass wir mit dem Teleskop keine eigenen Aufnahmen machen konnten.
Zu unseren Ergebnissen: Die Bestimmung der Detektorempfindlichkeit war nicht sehr fruchtbar, da es uns unmöglich war, an die Daten der Linearitätsmessung einen geeigneten Fit anzulegen, sofern mehr als nur die ersten zwei Punkte berücksichtigt werden sollten. Die Messwerte ergeben eine Parabel, wobei uns dieser Effekt unerklärlich ist. 
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