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1 Vorbemerkung

Der Versuch “CCD Kamera in der Astronomie” soll grundlegende Methoden zur Aufnahme
und Auswertung astronomischer Daten verstandlich machen. Dabei soll insbesondere auf die
auch sonst in der Physik anwendbaren technologischen Grundlagen eingegangen werden. Neben
einem Verstandnis fur die Funktionsweise der Instrumente ist die praktische Anwendung, die
wissenschatftliche Motivation und die zugrundeliegende Physik der Anwendungsbeispiele das
Entscheidende.

Astronomische Kenntnisse auf dem Niveau der Einfiihrungsvorlesung und Erfahrung im Um-
gang mit Computern sind fur die Durchfiihrung des Versuchs vorteilhaft, aber keineswegs not-
wendig. Wir haben versucht, in dieser Anleitung die fir die Durchfiihrung des Versuchs notwen-
digen Informationen zusammenzustellen. Uber diesen “Grundrif” hinausgehende Informationen
finden Sie in der zitierten Literatur. Die Programmbefehle zur Steuerung der Kamera und der
verwendeten Software sind alle aufgefiihrt, es wird aber nicht erwartet, daf3 Sie damit ohne wei-
tere Einweisung vor Ort zurechtkommen. In der Astronomie ist es immer noch gebrauchlich,
Einheiten, die nicht dem SI-System entstammen zu verwenden. Prominente Beispiele sind das
Angstrém als Wellenldngeneinheit oder der Tag als Zeiteinheit. Diese Anleitung folgt dieser Ge-
pflogenheit, lassen Sie sich bitte nicht von etwa ungewohnten Einheiten abschrecken. ..

Um Ihnen die Vorbereitung des Versuchs zu vereinfachen, haben wir in diese Einleitung
einfache Aufgaben eingestre@ie sollten diese Aufgabetor dem Praktikum gelost
haben die Losung ist Teil Ihres Praktikumsprotokolls. Im Vergleich zu anderen Versu-
chen des Fortgeschrittenenpraktikums in Experimentalphysik wird zum Ausgleich flr
diese Vorarbeit die Nachbereitung des Versuches wesentlich kiirzer ausfallen.

2 Einfihrung

Im Gegensatz zu allen anderen Naturwissenschaften ist die Astronomie eine rein empirische
Wissenschaft. Es ist den Astronomen unmdglich, die Gegenstande ihrer Untersuchungen unter
kontrollierten Bedingungen zu manipulieren oder Experimente mit ihnen anzustellen. Die allei-
nige Information, die zur Wissensgewinnung dient, liegt in der Form der von astrophysikalischen
Quellen beobachteten Strahlung vor. Die Kunst der Astronomie als Wissenschatft liegt darin, die
in der Strahlung steckende Information auszuwerten.

Die von astronomischen Quellen beobachtete Strahlung ist meist sehr schwach, Strahlungs-
flusse von 102°Wcm2s~1 (=1 mJy [milli Jansky], Astronomische Einheit fiir Strahlungsfliis-
se) im optischen, oder einigen wenigen Photonen prowmd Sekunde im Réntgenbereich sind
ublich. Zusétzlich ist unser Beobachtungsstandpunkt auf der Erde ein duRerst ungiinstiger —
die detektierte Strahlung muf3 vor der Beobachtung die Erdatmosphéare passieren, die Erde ist
keine ruhende Plattform sondern dreht sich, usw. .. Der Drang zur Untersuchung immer schwa-
cherer Objekte fuhrte im 20. Jahrhundert zur Entwicklung immer groRerer Teleskope und zur
Entwicklung sehr lichtempfindlicher Detektoren. In dieser Einfiihrung mochten wir Sie mit den
Grundlagen dieser Detektoren, soweit sie fur das Praktikum von Bedeutung sind, vertraut ma-
chen. Wir werden uns dabei zunachst mit astronomischen Teleskopen beschéftigen und dann auf
die Detektoren fur elektromagnetische Strahlung eingehen.

1Eine in der Astrophysik der kosmischen Strahlung gebréauchliche Einheit ist die der detektierten Teilchen, die
pro Quadrétilometerund Jahr gemessen werden — die Detektionsgrenze fir den TeilchenfluR3 liegt hier im Bereich
von ungefahr 10% Teilchenknr?a 2. ..



O du vielwissendes Rohr, kostbarer
als jedes Szepter! Wer dich in seiner
Rechten hélt, ist er nicht zum Koénig,

nicht zum Herrn Uber die Werke
Gottes gesetzt!

Johannes Kepler

Dioptrice, 1611

2.1 Teleskope

Von den im letzten Abschnitt dargestellten Gegebenheiten lassen sich in die folgenden Anforde-
rungen an astronomische Teleskope ableiten: Teleskope mussen Uber

e eine moglichst hohe Lichtausbeute,

e ein gutes Auflésungsvermégen,

¢ und naturlich eine sehr gute Bildqualitat
verfiigen. Es gibt zwei verschiedene Klassen von Teleskopen, mit denen diese Anforderungen
erreicht werden kdnnen. Zum einen sind diesRi&fraktoren bei denen mit Hilfe von Linsen-
systemen eine Abbildung erreicht wird, zum anderenRB#ektorenbei denen das gleiche mit
Hilfe der Kombination von spharisch oder parabolisch geschliffenen Spiegeln erreicht wird.

2.1.1 Offnungsverhaltnis

Abbildung 1: Herleitung des Abbildungsmal3-
stabs.

D

Beiden Arten von Teleskopen ist gemein, daf3 sie das sich im Unendlichen befindliche Astro-
nomische Objekt mit einem Objektiv oder Hohlspiegel des DurchmeBsensl der Brennweite
f in eine Fokalebene projizieren, in der das Bild des Objekts untersuchtfwird. Abbildung 1 zeigt
als Beispiel den Strahlengang eines einfachen Reflektors. Das Vertalthibezeichnet das
Offnungsverhaltnisles optischen Systems, beim Photoapparat ist das Inverse des Offnungsver-
héltnissesf /D, als dieBlendenzahbekannt. Aug Abbildung| 1 kann leicht die Bildausdehnung
a eines im Unendlichen unter dem Winkelerscheinenden Objekts abgelesen werden:

a=0.01750f (1)

wo wim GradmaR gemessen wird. Ein Teleskop mit einer Auffangflachewbd konzentriert
also die aufgefangene Energie eines flachenhaften Objekts auf einer Fld4éhBas Verhaltnis
dieser Grof3en definiert daher die Lichtstarke:

D\ 2
Lichtstarkel] (?) (2)
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Die Lichtstarke bei flachenhaften Objekten ist also nur vom Offnungsverhaltnis abhangig (also
von der “Blendenzahl”, wie beim Photoapparat). Fir ein punktférmiges Objekt wie z.B. einen
Stern gilt hingegen

Lichtstarkell D? ()

Die meisten astronomischen Objekte sind sehr weit entfernt, also punktférmig, so daf3 astrono-
mische Teleskope grof3e Durchmesser haben sollten, um méglichst viel Licht aufzusammelin.

2.1.2 Das Auflésungsvermégen

Die Auflésung astronomischer Teleskope ist durch die Beugung des von den Sternen ausgesand-
ten koharenten Lichts definiert. Aus der Beugungstheorie erhalt man fiir die Intensitatsverteilung
1(0) einer kreisformigen Blende mit Radiugm Winkelabstand® von einer kreisformigen Blen-

de (z.B.[Born & Woif, 1980} Kitchin, 1984)

T[2 4
lo 0 (91(2m))? @)
wo g
m— Tl]',;}\ln (5)

und wo durchl; (2m) die Besselfunktion erster Art der Ordnung eins bezeichnet wird. Tn Abbil-
ist)1(2m)/mdargestellt. Die Intensitét ist also Null in konzentrischen Ringen mit Radius

_L220N 2233\  3.238A

e“‘d’ d ~’ d 77

wo d = 2r der Durchmesser des Beugungsscheibchens ist. Die innerste Beugungszone bezeich-
net man alsAiry-Scheibchepnach dem englischen Astronomer Royal George B.|Airy, der als
ersterfGleichung] 4 hergeleitet hat. Abbildung 3 stellt die Airy-Scheibchen fir zwei gleichhelle
Punktquellen im Abstand.46A /d dar. Die Abbildung eines Sterns mit einem astronomischen
Teleskop fiihrt also zu einer ausgedehnten Scheibe mit Radi@3 /A, die von einem Beu-
gungsring umgeben ist.

Zur Charakterisierung der Auflésung eines Teleskops wird meist das von Lord Rayleigh ein-
gefuihrte Kriterium verwendet. Das Rayleigh-Kriterium besagt, daf3 zwei gleichhelle Objekte
gerade dann noch auflésbar sind, wenn das Intensitatsmaximum der Beugungsfigur des einen

(6)



http://www-groups.mcs.st-and.ac.uk/~history/Mathematicians/Airy.html
http://www.measure.demon.co.uk/docs/Strutt.html

Abbildung 3: Beugungsbild zweier gleich-
heller Punktquellen im Abstand.46A/d
an einer kreisférmigen Blende, wie in der
Astronomie Ublich als Negativ dargestellt
(schwarzer entspricht also heller).

Objekts genau in das erste Intensitdtsminimum der Beugungsfigur des zweiten Objekts fallt. Da-

mit ist die Aufldsunga gerade

g 1.250)\ 7)

wo o in Bogenmal3 angegeben ist.

Aufgabe 1: Berechnen Sie die Auflosung Bogensekundegsines Teleskops mit einem Tele-
skopdurchmesser vah= 1 m bei einer Wellenlange von 5000 A.

Wie diese Herleitung zeigt, ist das Rayleigh-Kriterium nur eine grobe Naherung fir das tat-
sachliche Auflésungsvermdgen eines Instruments. Die tatsachlich erreichbare beugungsbegrenz-
te Auflésung héangt sehr vom Intensitatsverhaltnis der beobachteten Objekte ab (eine sehr schwa-
che Quelle ist in der Umgebung eines sehr hellen Objekts nattrlich schwerer zu detektieren, als
ein vergleichsweise helles Objekt). Zusatzlich ist bei erdgebundener Beobachtung die Erdatmo-
sphére der eigentlich die Auflosung begrenzende Faktor (§iehe Abschnitt 2.1.6). Daher ist fur
praktisches Arbeiten ~ A /d eine ausreichende N&herung.

2.1.3 Refraktoren

Mit der Demonstration des Fernrohrs zum “Naherholen” entfernter Gegenstande auf dem Cam-
panile von San Marco in Venedig am 21. August 1609 durch Galiieo Galilei begann die naturwis-
senschaftliche Nutzung der Teleskope. Galilei hatte Gerlchte tUber die Entdeckung eines hollan-
dischen Glasmachers, Hans Lippershey, vernommen und sich ein eigenes kleines Fernrohr durch
die Kombination einer Sammel- und einer Streulinse gebaut. In Verneinung der eigentlichen Ur-
heberschaft dieses Instrumentes wird die Kombination einer Sammel- und einer Streulinse ein
“Galileisches Fernrohr” genannt; seinem geschickten Marketing hatte Galilei eine Gehaltsver-
doppelung zu verdanken. Als Alternative zum Galileischen Fernrohr schlug Johannes Kepler in
seinerDioptrice, 1611, die Kombination zweier Sammellinsen vor, das “Keplersche Fernrohr”.
Im Gegensatz zum Galileischen Fernrohr besitzt das Keplersche eine echte Fokalebene, d.h. es
kann fur quantitative astronomische Messungen und nicht nur zur Beobachtung benutzt werden.
Obwonhl sich Refraktoren in einigen Bereichen, zum Beispiel als Feldstecher, durchgesetzt
haben, werden Refraktoren in der Astronomie als Instrumente heute nicht mehr eingesetzt. Der

6


http://galileo.imss.firenze.it/museo/b/egalilg.html
http://www.bo.astro.it/dip/Museum/english/can_int.html

Abbildung 4: Strahlengang des Newton’schen Teleskops (Newton, 1730, Fig. 29).

Hauptgrund dafir ist, daf3 der Maximaldurchmesser eines Refraktors bei liegt, also bei

einer vergleichsweise kleinen Lichtsammelflache. Die Begriindung fir diesen kleinen Maximal-
durchmesser ist, dal3 gro3ere Linsen nur sehr schwer herstellbar sind, und sie im Gebrauch
aufgrund ihres hohen Eigengewichtes nur sehr schwer stabilisierbar sind. Bei der Anderung
der Pointierungsrichtung eines Teleskops verformen sich Linsen sehr stark, da sie im Gegen-
satz zu einem Spiegelsystem nicht unterstiitzt werden kénnen — etwas weniger akademisch aus-
gedriickt bedeutet hier “sehr starke Verformung” nichts anderes als “zerbrechen”. Ferner muf3
zur Herstellung einer Linse grof3en Durchmessers ein Glasblock entsprechenden Durchmessers
ohne Lufteinschlisse hergestellt werden, was grof3e Kosten verursacht. Desweiteren entspricht
die Baulange eines Refraktors seiner Brennweite, was zu grof3en, unhandlichen und instabilen
(Durchbiegung!) Instrumenten fuhrt. Schluendlich muf3 auch noch berticksichtigt werden, dai3
der Brechungsindex von Glas wellenlangenabh&ngig ist, was zu Bildfehlern fiihrt (chromatische
Aberration).

Aus diesen Grinden haben sich in der Astronomie seit Mitte des 20. Jahrhunderts Reflek-
toren auf breiter Linie durchgesetzt. Die in manchen Sternwarten, so auch der Tubinger Stern-
warte, noch vorhandenen Refraktoren haben nur noch Museumswert und werden fur die ak-
tive Forschung nicht eingeséizDie einzige Ausnahme bildet hierbei die Spezialanwendung
der Astrometrie, also der Vermessung von Sternpositionen, bei der Refraktoren mit typischen
Durchmesserr: 30 cm als sogenannte Meridiankreise eine Nische gefunden haben. Auch die-
se Instrumente wurden seit 1985 mehr und mehr von satellitengesttitzten Instrumenten, so zum
Beispiel dem européaischéiipparcos-Sateliiten, ersetzt.

2.1.4 Reflektoren

Wie bereits oben dargestellt bestehen Reflektoren aus der Kombination eines konischen, fokus-
sierenden Hauptspiegels, mit weiteren Spiegeln zur Bestimmung der Lage des Fokus.

Weit verbreitet in der Amateurastronomie sind Reflektoren mit dem Strahlengang, der 1671
vonIsaac Newton erfunden wurde (Abbildung 4). Hier wird das Licht mit einem parabolischen
Hauptspiegel fokussiert. Die vom Hauptspiegel kommenden Strahlen werden durch einen zwei-
ten, plan geschliffenen Fangspiegel aus dem Teleskoptubus reflektiert. Der Brennpunkt befindet
sich also am Ende des Tubus, weit entfernt vom Hauptspiegel. Dies hat den Nachteil, dal? die
Baulénge des Teleskops in der Grél3enordnung der Brennweite liegt. Ferner missen die Detek-

2AuRer fiir diesen Praktikumsversuch wird der Tiibinger Refraktor in der Offentlichkeitsarbeit fiir Sternfiihrun-
gen eingesetzt.


http://www.ast.cam.ac.uk/~dwe/SRF/camc.html
http://astro.estec.esa.nl/Hipparcos/hipparcos.html
http://www.maths.tcd.ie/pub/HistMath/People/Newton/RouseBall/RB_Newton.html
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Abbildung 5: Spiegelkonfigurationen eines
| n 8 m VLT-Units. Der “Nasmyth-Fokus” be-

zeichnet die Lage des raumfesten Brenn-
punkts bei azimutaler Montierung des Tele-
skopes (siehe Abschnitt Z.1L.5; Quelle: ESO).

toren weit vom Schwerpunkt des Teleskops entfernt angebracht werden, was mechanisch wenig
sinnvoll ist.

Bei neueren Teleskopen haben sich — auch im Amateurbereich — daher andere Strahlengan-
ge durchgesetzt, bei denen das vom Hauptspiegel ausgehende konvergente Strahlenblindel durch
einen Fangspiegel auf ein zentrisch im Hauptspiegel angebrachtes Loch zurtickreflektiert wird.
Der Fokus befindet sich dann nahe des Hauptspiegels, das heil3t nahe am Schwerpunkt des Tele-
skops. Ferner ist die Baulange des Teleskops nur rotfR. Eine solche Anordnung bezeichnet
man als Cassegrain-Strahlengang.

Allerdings hat auch der Cassegrain-Strahlengang noch den Nachteil, dal3 der Fokus nicht
ortsfest ist. Mit anderen Worten muf3 die Instrumentierung am Teleskop selbst angebracht wer-
den, was fur schwere Detektoren nicht verwirklichbar ist. In einem solchen Fall gibt es weitere
Teleskopkonstruktionen, bei denen mit verschiedenen Spiegelanordnungen tatséchlich ein raum-
fester Fokus erreicht werden kann. Daher werden Grof3teleskope meist mit mehreren méglichen
Strahlengangen konzipiert, die je nach Anforderung des Instruments ausgewdahlt werden kon-
nen.[Abbildungp zeigt beispielhaft die bei den 8 m Teleskopen/des “Very Large Teiescope” des
Europaischen Sud-Observatoriums (ESO) verfugbaren Strahlengange.

Da der Spiegel bei Reflektoren auf der Riickseite unterstiitzt werden kann, sind seiner maxi-
malen GrolR3e nur technologische, nicht aber prinzipielle Grenzen gesetzt. Diese Grenzen werden
durch das zur Herstellung bestimmte Material und die bei der Spiegelherstellung eingesetzten
Verfahren bestimmt.

Das fur den Hauptspiegel verwendete Material ist im Prinzip frei wéahlbar, da die Reflektivitat
des Spiegels durch eine auf die Spiegeloberflache aufgedampfte Schicht (meist aus Aluminium)
gewabhrleistet werden kann. Dieses Material sollte méglichst einfach schleifbar und sehr gut po-


http://www.eso.org/projects/vlt/
http://www.eso.org/toc/

lierbar sein, sowie einen kleinen thermischen Ausdehnungskoeffizienten besitzen, um eine stabi-
le Oberflachenform auch wéahrend der Temperaturschwankungen der Beobachtungsnacht zu ge-
wabhrleisten. Aus diesen Griinden kommen in der Praxis fur Teleskopspiegel heute ausschlief3lich
glasartige Substanzen in Frélgdlormales (Kron-)Glas wird wegen seines groRen thermischen
Ausdehnungskoeffizienten dabei nur fur Kleinteleskope benutzt, fir Teleskope gréf3erer Bau-
art werden Quarzglas und Glaskeramiken benutzt. Eine klassische in der Astronomie beliebte
Glaskeramik ist Zerodur, das einen fast vernachlassigbaren Ausdehnungskoeffizienten hat. Un-
ter verschiedenen Markennamen werden solche Glaskeramiken aul3erhalb der Astronomie zum
Beispiel zur Herstellung von Kiichenherden verwendet, die ja auch bei extremen Temperaturun-
terschieden nicht durch innere Spannungen zerstort werden sollten.

Bis in die 1970er Jahre hinein wurden auch grof3e Teleskopspiegel mit konventionellen Me-
thoden hergestellt. Dazu wurde zunachst ein méglichst luftblasenfreier Glasblock als Ausgangs-
punkt genommen. Dieser wurde dann mit immer feinerem Schleifpulver (Korund und -derivate)
in die endgultige Spiegelform geschliffen. Den Abschlul’ dieses sehr zeitaufwendigen Verfahrens
bildete eine Endpolierung auf die notwendige mittlere Oberflachenrauhigkeit der Endoberflache
von wenigen nm (kleiner als die mittlere Wellenlange von sichtbarem Licht). “Zeitaufwendig”
bedeutet hier einige Jahre.

Ein grof3er Nachteil dieses klassischen Verfahrens ist, dal3 der Spiegelrohling beim Schleifen
grof3en internen Belastungen ausgesetzt ist und daher sowie aus Stabilitatsgriinden beim spéateren
Einsatz eine vergleichsweise grof3e Dicke haben muf3. Die dadurch bedingte hohe Masse des Te-
leskopspiegels fuhrt dazu, dal3 sich der Spiegel im Einsatz nur langsam an die Aulientemperatur
anpalfit und stellt hohe Anforderungen an die Teleskopmontierung. Bohrungen in der Spiegel-
rickseite konnen diese Nachteile zum Teil ausgleichen und zudem die Stabilitdt des Spiegels
gegenuber plastischen Verformungen erhéhen. Ferner kann beim Spiegelschleifen eine kurze
Brennweite nur schwer erreicht werden, da dafir sehr viel Material vom Spiegelrohling entfernt
werden mul3.

Aus diesen Grinden war der maximale Teleskopdurchmesser von den 1930er Jahren bis in
die 1980er Jahre hinein auf kleiner als 6 m begrenzt, mit nur zwei Instrumenten mit Durchmes-
Angeles und dern 6 m russischen Teieskop im Kaukasus. Aufgrund groRer thermischer Probleme
ist letzteres nur zur Spektroskopie verwendbar. Mit der Entwicklung neuartiger Techniken zur
Spiegelherstellung konnte seither der maximale Spiegeldurchmesset@ui vergréRert wer-
den, das heil3t es wurde eine Vervierfachung der Sammelflache erreicht. Eine dieser Techniken
besteht darin, den Hauptspiegel aus mehreren, kleinen Segmenten zusammenzusetzen. Ein Bei-
spiel hierfur sind die zwei Keck Teieskope auf dem Mauna Kea in Hawaii, mit einem effektiven
Teleskopdurchmesser von 10 m (Abbildung 6).

Alternative Techniken, bei denen Spiegel grof3en Durchmessers am Stuck hergestellt wer-
den, basieren im wesentlichen auf der Tatsache, dal3 die Oberflache einer rotierenden Flissigkeit
naherungsweise ein Paraboloid ist, dessen Oberflache in Zylinderkoordinaten durch

r2?
Z—7p= 2—9 (8)
gegeben ist, wg die Oberflachenbeschleunigung,die Umdrehungsfrequenz urgd die z-
Koordinate des Scheitelpunktes des Paraboloids ist. Die Oberflache der rotierenden Flissigkeit

3Einige Spezialteleskope verwenden als Hauptspiegel ein rotierendes Quecksilberbad. Diese kénnen natiirlich
nur fir Beobachtungen im Zenit verwendet werden, sind aber um GréRenordnungen billiger, als konventionelle
Teleskope (zumindest in LAndern mit geringen Umweltauflagen. . .).


http://www.schottglasstech.com/zerodur.htm
http://astro.caltech.edu/observatories/palomar/
http://www.sao.ru:8100/
http://www2.keck.hawaii.edu:3636/realpublic/gen_info/gen_info.html

Abbildung 6: Der aus Segmenten
zusammengesetzte Hauptspiegel des
10m Keck| Teleskops auf Hawaii
(Quelle:'W.M. Keck Observatary).

entspricht also schon der angestrebten Teleskopoberflache. Am Mirror-Lab der University of
Arizona in Tucson unter Roger Angel wurde daher die Methode des sogenannten “Spin Casting”
entwickelt. Hier wird das spater den Spiegel bildende Material in einem rotierenden Ofen ge-
schmolzen. Die Rotationsgeschwindigkeit des Ofens bestimmt hierbei die spatere Brennweite
des Spiegels, die vergleichsweise klein sein kann. Durch kontrolliertes Abkihlen des Spiegels
bei weiterhin rotierendem Ofen kann erreicht werden, daf} der dabei entstehende Spiegelroh-
ling eine Form hat, die schon sehr nahe an der endgultigen Spiegelform liegt. Zudem ist der
Spiegelrohling weitgehendst frei von inneren Spannungen, so daf} wesentlich diinnere und da-
mit leichtere Spiegel kleiner Warmekapazitat hergestellt werden kdnnen. Beispiele fur mit der
Technik des Spin Casting hergestellte Spiegel finden sich in den 8 m Teleskopen des Very Large
Telescope des Europaischen Sudobservatoriums.

Aufgabe 2: Mit welcher Winkelgeschwindigkeit (in Einheitetys oder sinnvoller) mul3 ein
Ofen rotieren, um bei einem Spiegel mit 10 m Durchmesser eine Brennweite-v&D
zu erreichenTip: Die Normalform der Parabel kann in einer Form geschrieben werden,
die die Brennweite enthalt (siehe Bronstein & Semend]ajew,] 1987, Abschnitt 2.6.6.1)!

2.1.5 Teleskopmontierungen

Nach der Teleskopoptik selbst ist die Montierung eines Teleskops von besonderer Bedeutung.
Die Teleskopmontierung hat die Aufgabe, das Teleskop sicher und genau an jede beobachtbare
Stelle des Himmels zu pointieren, und dann der Himmelsdrehung nachzuftihren. Genau bedeutet
hier, dafl3 jeder sichtbare Himmelsausschnitt mit einer Genauigkeit im Bereich weniger Bogense-
kunden wiederholbar erreicht wird.

Traditionell wurden Teleskopmontierungen mit zwei beweglichen Achsen ausgestattet, von
denen die eine, die Pol- oder Stundenachse, parallel zur Erdachse aufgehangt wird, und die an-
dere, die Deklinationsachse, senkrecht zur Stundenachse. Eine solche Teleskopmontierung heif3t
parallaktische Montierund (Abbildung 7, links), wie dies technisch verwirklicht werden kann
zeigt[Abbildung B. Da sich der Himmel scheinbar um die Erdachse dreht hat ein solcher Aufbau
den Vorteil, dal? nach der Pointierung des Teleskops dieses nur noch mit konstanter Winkelge-
schwindigkeit um die Stundenachse gedreht werden muf3.

Aufgabe 3: Mit welcher Winkelgeschwindigkeit muf3 ein Teleskop dem Sternhimmel nachge-
fuhrt werden, um die Erdrotation auszugleichen? Gehen Sie von einer Jahreslange von
365.25 Tagen aus. . .
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Senkrechte
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Horizontale
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Abbildung 7: Parallaktische (links) und azimutale Montierungen (Quélie: Karttunen|etall., 1990,
Abb. 3.16).

e d

Abbildung 8: Technische Realisierungen der parallaktischen Montierundgutsche Montie-
rung, b Kniemontierungc englische Achsenmontierund,englische Rahmenmontierung, und
e GabelmontierungS bezeichnet die Stundenach&edie Deklinationsachsds ist das Fern-

rohr undG ein eventuell notwendiges Gegengewicht (Quelle: Weigert & Zimmeriiann, 1976,
S. 109).
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Abbildung 9: Links: Die azimutale Montierung eines der 8 m Teleskope der Europdaischen Sud-
sternwarte Rechts: Das fertig aufgebaute 8 m Teleskop in Chile. Beachten Sie die Grol3e der
Struktur! (Quelle: ESO).

Der Nachteil der auf die Pole ausgerichteten Montierungen ist, dal? diese sehr schwer zu bauen
sind, da das Gewicht des Teleskops auf einer unter einem Winkel zur Erdgravitation stehenden
Achse lastet. Daher werden moderne Grol3teleskope heute meist mit einer sogenannten azimu-
talen Montierung ausgestattet, bei denen das Teleskop auf einer in der senkrechten beweglichen
Achse auf einem Drehtisch lageft (Abbildung 7, rechts). Der Name “azimutale Montierung”
kommt daher, dal3 die Teleskopachsen das Instrument in der Hohe Uber dem Horizont (engl.
“Altitude”) und im Azimut, dem von der Nord-Sud-Richtung ausgehend am Horizont gemesse-
nem Winkel, bewegen. Der Ubergang auf azimutale Montierungen war aufgrund der Entwick-
lung sehr gut steuerbarer Schrittmotoren und schneller Computer moglich, da es heute keine
Probleme mehr bereitet, ein Teleskop auch bei gleichzeitiger Drehung um zwei Achsen sicher
nachzufuhren. Ein Beispiel fir die technische Realisierung einer azimutalen Montierung zeigt
ADDIIO 0 9.

2.1.6 Aktive und Adaptive Optiken

In diesem Abschnitt soll noch kurz auf technologische Entwicklungen, die hauptsachlich seit
den 1980er Jahren Einzug in die optische Astronomie gehalten haben, eingegangen werden. Die-
se Entwicklungen zielen darauf, den Einflul3 von Stérquellen auf astronomische Optiken wei-
testgehendst auszugleichen. Solche Storquellen sind insbesondere das durch die Erdatmosphare
verursachte “Zwinkern” der Sterne, das astronomische “Seeing”, und die Verformung der Tele-
skopoptik unter inrem Eigengewicht.

Seeing und Adaptive Optiken Ein grof3er Nachteil der erdgebundenen Astronomie ist, daf3
astronomische Objekte durch die Erdatmosphare beobachtet werden mussen. Kleinste Schwan-
kungen in Temperatur und Druck, normalerweise in Luftzellen &0 cm Durchmesser, fuh-

ren zu kleinen Anderungen im Brechungsindex der Luft. Diese Anderungen des Brechungsindex
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Abbildung 10: Standort des “Very

Large Telescope” auf dem Paranal
nahe Antofagasta in Chile (Quelle:
ESO).

fuhren dazu, dal? von einem Stern ausgehende Lichtstrahlen geringfligig andere Wege durch die
Erdatmosphére nehmen — damit ist das Bild eines Sterns auf dem Erdboden nicht mehr punktfor-
mig sondern verwaschen. Dieser Effekt, das astronomische “Seeing”, ist das bekannte Flackern
von Sternen, das besonders bei horizontnahen Objekten gut zu beobachten ist. Es fuhrt dazu, daf3
die effektive Aufldsung groRRer Teleskope durch die Erdatmosphéare und nicht etwa durch den
Teleskopdurchmesser bestimmt ist.

Aufgabe 4: Ab welchem Durchmesser ist dies der Fall, ab welchem Teleskopdurchmesser wird
also die nutzbare Auflésung des Teleskops vom Seeing bestimmt? Nehmen Sie fir diese
Abschatzung einen typischen Wert von 0.5 Bogensekunden fir das Seeing an.

Der in der Aufgabe genannte Wert von 0.5 Bogensekunden wird nur an den besten astronomi-

schen Beobachtungsstandorten, zum Beispiel in den chiienischen| Anden (Abbildung 10) oder
auf/Hawalii erreicht, wo aufgrund lokaler meteorologischer Bedingungen eine sehr geringe Luf-
tunruhe herrscht. Zur Erforschung kleinster Strukturen in astronomischen Aufnahmen ist eine
effektive Auflosung im Bogensekundenbereich allerdings zu grob, und, wie Sie gerade gezeigt
haben, weit von der beugungsbegrenzten Auflosung der Grol3teleskope entfernt. Mit konventio-
nellen Teleskopen kann diese nur im Weltraum erreicht werden (zum Beispiel mjt dem Hubble
Space Teiescope), auf dem Erdboden muf3 versucht werden, das Seeing durch direkten Eingriff
in die Teleskopoptik zu korrigieren. Diese Korrekturen fal3t man unter dem Stichwort “Adaptive
Optics” zusammen.

Die oben angesprochenen Schwankungen des Brechungsindex in der Luft fihren dazu, dal3
eine aul3erhalb der Erdatmosphare urspringlich parallele Wellenfront in der Atmosphare ver-
formt wird (Abbildung I1, unten). Diese Verformung flhrt dann zum beobachteten “Flackern”
des Sterns. Wéare es mdglich, die Verformung der Wellenfront auszugleichen, dann wtrde eine
wesentlich bessere Abbildungsqualitat gewahrleistet sein. Mit der Entwicklung schneller Elek-
troniken rickt eine solche Korrektur zunehmend in den Bereich des technisch machbaren. Zur
Zeit eingesetzte Adaptive Optiken analysieren das Bild einer Testpunktquelle mit Hilfe eines
Wellenfrontsensors. Durch kleine Verformungen des Fangspiegels wird dann die Wellenfront
wieder “parallelisiert”. Solche Korrekturen missen sehr schnell erfolgen und eine Genauigkeit
von ~ A /2 haben, wo\ die Wellenldnge des beobachteten Lichts ist. Daher funktionieren sie
zur Zeit hauptséachlich im langwelligen Bereich, zum Beispiel bei Beobachtungen im nahen In-
fraroten. Da die Testpunktquelle hell genug sein muf3, um die Verformung der Wellenfront zu
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Abbildung 11: Prinzipien der aktiven und adaptiven Optik (Quelle: ESO).

messen, kommt haufig ein “kinstlicher Stern” als Testquelle in Einsatz, der durch Resonanz-
Ubergange in einer50 km hohen Natriumschicht in der Erdatmosphare mit einem auf die Na D
Linie eingestellten Laser erzeugt wird. In Deutschland wird an der Entwicklung adaptiver Opti-
ken insbesondere am Max-Pianck-Institut fur Astronomie in Heidelberg und an der Europaischen
Sudsternwarte in Garching bei Miinchen geforscht. Erste Systeme sind am Very Large Telescope
des ESO und am 10 m Keck Observatory auf Hawaii in Einsatz.

Aktive Optiken Die Mdglichkeit, dinne Spiegel herzustellen, reduziert nicht nur die Masse
des Teleskopspiegels, sondern erlaubt es auch, Ungenauigkeiten in der Teleskopoptik auszuglei-
chen. Diese Ungenauigkeiten entstehen zum Beispiel durch die schon in Abschnjitt 2.1.4 ange-
sprochene Verformung des Teleskopspiegels bei Temperaturanderungen und durch die plastische
Verformung des Teleskops und insbesondere des Hauptspiegels wahrend der astronomischen Be-

150 30 sec (typ.)

Shack-Hartmann

i Abbildung 12: Die Spiegelhalterung
eines der 8m Teleskope des “Ve-
ry Large Telescope” mit den akti-
ven Elementen zur Verformung des
Hauptspiegels (Quelle: ESO).
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Material Temperatur Bandlicke

[K] [eV]

CdS 295 2.4
CdSe 295 1.8
GaAs 295 1.35
Si 295 112
Ge 205 0.67 Tabelle 1: Bandlucken fir verschiedene
PbS 205 0.42 Halbleitermaterialien (nach McLean, 1997,
InSb 295 0.18 Tab. 6.2).

77 0.23

obachtungen (Abbildung 111, oben). Die Methode der aktiven Optik macht sich die leichte Ver-
formung der dinnen Spiegel zu Nutze indem sie den Spiegel durch gezielte Verformungen in
seiner ldealform héalt. Eine grof3e Zaht 80-100) sogenannter Aktuatoren auf der Rickseite
des Spiegels zieht und driickt dabei den Spiegel auf die Idealform. Durch standige Uberwachung
einer Referenzpunktquelle, z.B. eines hellen Sterns, kann dadurch die Qualitat der Gesamtoptik
nahezu ideal gehalten werdén. Abbildung 12 zeigt als Beispiel die Spiegelhalterung eines der
Teleskope des VLT.

2.2 Bilddetektoren

Ist das Licht eines astronomischen Objekts einmal mit dem Teleskop gesammelt worden, muf3
es physikalisch analysiert werden. Auch mit dem Auge sind quantitative astronomische Mes-
sungen moglich, zum Beispiel basiert die in der Astronomie heute noch verwendete Skala fur
die Lichtintensitat auf der (grob) logarithmischen Empfindlichkeit des Auges. Fir genaue Mes-
sungen ist das Auge allerdings nicht geeignet. Mit der Erfindung der Photographie Mitte/Ende
des 19. Jahrhunderts gelang es, einen Detektor zu entwickeln, der unabhangig vom individuellen
Beobachter ist und der fahig ist, Licht Gber einen langeren Zeitraum aufzuintegrieren. Aul3erdem
war es mit der Photographie erstmals mdglich, Messungen aufzuzeichnen und spater auszuwer-
ten. Aus diesen Griinden waren photographischer Film und Photoplatten bis Ende der 1970er
Jahre der vorherrschende astronomische Bilddetektor, bevor sie nach der Entwicklung elektro-
nischer Detektoren, insbesondere des Charge Coupled Device (CCD), mehr und mehr verdrangt
wurden. Nur noch fur einige sehr spezielle Bereiche war die Photographie bis vor wenigen Jah-
ren noch unentbehrlich, insbesondere weil es moglich war, sehr grol3e lichtempfindliche Flachen
(Photoplatten bis 36 cm36 cm) herzustellen. Hersteller wie Kodak sind heute jedoch nicht mehr
bereit, fir wenige Platten pro Jahr die Produktion aufrecht zu halten. In den letzten Jahren wur-
den Arrays von CCD Detektoren entwickelt, die so auch die letzte Anwendung der Photoplatte
Ubernehmen kdnnen. Das CCD ist daher fir optische Anwendungen in der AstratenBitd-

detektor schlechthin.

2.2.1 Grundlagen des CCD

Das Charge Coupled Device wurde 1969 von W.S. Boyle und G.E. Smith vaon den Beli l.abora-
tories erfunden, das Patent fir das CCD wurde 1974 erteilt. Einen Uberblick tiber die Entwick-
lungsgeschichte des CCD gibt McLean (1997).

Das CCD ist ein Halbleiterdetektor, der aus einer zweidimensionalen Anordnung von Bild-
elementen (“Pixeln”) besteht. Das lichtsammelnde Volumen eines Pixel besteht aus einem Uber-
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p-dotiert Ubergang n-dotiert

Elektronen

e Abbildung 13: Schema eines pn-Ubergangs
(nach/McLean, 1997, Fig. 6.5).

gang zwischen einem p- und einem n-dotierten Halbleiter, ahnlich einer Halbleiteriode (Ab-
bildung I3). Wird ein p- und ein n-Halbleiter in Kontakt gebracht, dann diffundieren an der
Kontaktstelle Elektronen vom n-Halbleiter in den p-Halbleiter, bzw. Locher vom p-Halbleiter

in den n-Halbleiter (“Diffusionsstrom”), bis ein Gleichgewicht erreicht wird. Der entstandene
Bereich geringerer Ladungstragerkonzentration heift Verarmungs- oder Depletionszone. Durch
Anlegen einer aufReren Spannung kann der Potentialabfall noch erhéht werden. Photonen, die
im Festkdrper absorbiert werden, erzeugen Elektronen-Loch-Paare, wenn ihre Energie ausreicht
um die Elektronen vom Valenz- in das Leitungsband des Halbleiters anzuheben (innerer Photo-
effekt), wenn die Photonenenergie also grol3er als die Bandllcke des Halbleiters ist. Fir einen
Silizium-Halbleiter betragt die Bandlicke 1.12 eV {(Tabelle 1). In der Depletionszone des pn-
Ubergangs konnen diese Paare nicht rekombinieren, da sie durch den dort herrschenden Po-
tentialabfall raumlich getrennt werden. Die so freigesetzten Ladungen kdnnen dann durch &u-
Bere Spannungen abgesaugt und gesammelt werden. Weil fir optisches Licht die erzeugte La-
dungsmenge proportional zum eingefallenen Lichtflul3 auf das betrachtete Pixel ist, entspricht
das durch den Auslesevorgang erhaltene Bild der Ladungsverteilung auf dem CCD dem vom
Teleskop erhaltenen optischen Bild.

Aufgabe 5: Schatzen Sie ab, wie viele Elektronen pro Photon bei Licht der Wellenlange
A\ = 4868A in einem Si-Halbleiter entstehen. Warum ist es nicht madglich, einen solchen
Halbleiter als CCD fur Infrarot-Strahlung im K-Band bei= 2.2pm zu verwenden?
Welches Material wiirden Sie wahlen?

Da ein Bild Uber lange Belichtungszeiten hinweg aufgebaut werden soll, muf3 die in jedem
Pixel entstandene Ladungsmenge im Pixel gesammelt werden. Der gerade beschriebene einfa-
che pn-Ubergang ist hierzu nur schlecht geeignet. Besser ist es, die Depletionszone durch An-
legen aul3erer Spannungen zu erhalten. Dazu wird auf p-Silizium eine dinpenjddolati-
onsschicht aus Sioaufgebracht, auf der sich eine Metall-Elektrode befindet. Die Kombination
Silizium—Isolationsschicht—Elektrode bildet einen Plattenkondensator, in dem Ladung gesam-
melt werden kann. Durch Anlegen einer positiven Spannung an der Elektrode entsteht unterhalb
der Isolationsschicht eine Depletionszone. Durch den inneren Photoeffekt entstehen hier wieder
Elektron-Loch-Paare. Aufgrund der angelegten Spannung werden die Elektronen in Richtung
der Elektrode gesaugt und dort gesammelt. Eine solche Struktur wird eine MOS (metal oxide
semiconductor) Struktur genannt.

Beim am haufigsten vorkommenden CCD-Typ werden zum Auslesen jeweils drei der gerade
beschriebenen MOS-Strukturen kombini€rt (Abbildung 14). Eine CCD-Zeile besteht aus vielen
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solcher 3-Elektroden Kombinationen. Das CCD selbst wiederum aus vielen Zeilen, die durch
Zonen isolierenden Siliziums getrennt sind. Beim Belichten wird an die mittlere der Elektroden
eine positive SpannungV angelegt, wahrend die beiden anderen Elektroden auf einer kleineren
Spannung (z.B. 0 V) gehalten werden. Die so entstandene Potentialbarriere trennt die einzelnen
Pixel (die jetzt aus 3 MOS-Strukturen bestehen). “Aktive Pixel” sind also danehElektroden
getrennt. Zum Auslesen werden die gesammelten Ladungen an den Rand des CCD verschoben.
Dies wird durch geeignetes Verandern der Potentiale erreicht: Zunachst wird eines der Nachbar-
potentiale auftVV gesetzt. Danach wird die Spannung am aktiven Pixel auf 0V gesenkt. Damit
ist die gesammelte Ladung uny3 der Pixelbreite verschoben worden. Dieser Vorgang heif3t
“charge coupling”, da die gesammelte Ladung zusammen verschoben wird. Er hat dem CCD
seinen Namen gegelfén

Der Auslesevorgang wird wiederholt, bis die gesammelte Ladung am Rand des CCD in der
Auslesespalte angelangt ist. Die Auslesespalte ist wie eine CCD-Zeile aufgebaut, aul3er, dal3
in ihr die Ladungen rechtwinklig zur bisherigen Bewegungsrichtung bewegt werden kdnnen.
Das letzte Pixel der Auslesespalte ist mit einem Analog-Digital-Wandler verbunden in dem die
Pixelladung digitalisiert und vom Computer als Daten Gibernommen wird.

4Da die Oberflache des Siliziums besonders anféllig fiir Defekte in der Kristallstruktur ist, sind modernere CCDs
noch etwas komplizierter aufgebaut, um zu erreichen, daf? die Ladung nicht an der Oberflache des CCD verschoben
wird, sondern in etwas tieferen Lagen (“buried channel CCDs"). Dies &ndert jedoch nichts am prinzipiellen Betrieb
des CCD.
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2.2.2 CCDsin der Astronomie

Fur die Astronomie sind CCD-Chips insbesondere wegen der im folgenden aufgelisteten Eigen-
schaften interessant:

Effizienz: Der Quantenwirkungsgrad (quantum efficiency) guter CCDs betragt bis909o,
das heil3t 90% aller auf das CCD auftreffenden Photonen werden registriert. Das bedeutet
eine etwa hundertfache héhere Empfindlichkeit gegentiber den konventionellen Photoplat-

ten.[Abbildung 15 zeigt den Wirkungsgrad verschiedenartiger Detektoren in Abhangigkeit
von der Wellenlange.

Linearitat: Aufl3er der hoheren Empfindlichkeit bietet das CCD gegentuber der “normalen” Pho-
tographie den Vorteil der Linearitat: Die gemessene Ladungsmenge ist proportional zur
Strahlungsintensitat. Es ist also nicht nétig, eine Schwérzungskurve zu erstellen (die ei-
ne zusatzliche Ungenauigkeit einfuhren wirde). Die Gewinnung qualitativ hochwertiger
Aufnahmen mit Photoplatten erfordert viel Ubung und Erfahrung. CCDs dagegen sind sehr
einfach zu handhaben. Ein weiterer Vorteil der CCDs liegt darin, daf3 die Aufnahmen sofort
in digitaler Form fur die weitere Bearbeitung (Bildverarbeitung) am Computer vorliegen.
Photoplatten missen entwickelt und fur eine Weiterverarbeitung digitalisiert werden.

Spektrale Empfindlichkeit: Gewdhnliche CCD-Chips haben ihre Maximalempfindlichkeit im
roten Wellenlangenbereich. (600 nm—700 nm, siehe_Abbildung 15). Mit speziellen Be-
schichtungen und durch Verwendung von “back illuminated” CCDs ist es mdglich, den
Empfindlichkeitsbereich zu kiirzeren Wellenlangen hin auszudehnen. Heute gibt es CCDs,

die bis in den Rontgenbereich empfindlich sind (z.B. @ihndra, XMM-Newton und
anderen Satelliten).

Geringer Untergrund: Auch ohne Lichteinfall tritt ein sogenannter Dunkelstrom auf, da eine
gewisse Zahl von Elektronen allein aufgrund ihrer thermischen Energie ins Leitungsband
gelangt und sich im Bild als Rauschen bemerkbar macht. Der Dunkelstrom ist daher tem-
peraturabhéngig. In der Praxis wird der Dunkelstrom durch Kiihlung des CCD-Chips redu-
ziert. Dies geschieht mit Flussig-Stickstoff oder bei einfacheren Kameras mit Hilfe eines
Peltier-Elements. Bei modernen CCDs ist der Dunkelstrom inzwischen so weit reduziert,
daf3 auch sehr lange Aufnahmen ohne wesentliche Stérung maoglich sind.

CCDs registrieren auch einfallende hochenergetische Teilchen kosmischen Ursprungs oder
von Umgebungsradioaktivitat. Ein solches Ereignis hinterlaf3t eine sehr grof3e Ladungs-
menge auf dem getroffenen Pixel, so dal} dieses fur die laufende Aufnahme nicht mehr
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Abbildung 16: Array von acht 2k8k
CCDs zur Verwendung am National Astro-
nomical Observatory in Japan (Quelle:
NAQ).

verwendbar ist. Diese sogenannt€osmics sind die eigentliche Begrenzung bei Lang-
zeitbelichtungen. Belichtungszeiten Uber eine Stunde sind meist nicht sinnvoll. Langere
Aufnahmen missen in Einzelaufnahmen aufgeteilt werden.

Dynamik: Die minimale mef3bare Intensitat ergibt sich aus dem Dunkelstrom, die maximale
melbare Intensitat aus dem maximalen Speichervermdgen des einem Pixel zugeordneten
Potentialtopfs. Fur in der Astronomie verwendete CCDs betragt dieser dynamische Be-
reich ungeféahr 1000:1, bei einer normalen Photoplatte lediglich 30:1, das heil3t es kbnnen
auf einer Aufnahme helle (z.B. Sterne oder helle Nebel) als auch dunkle Gebiete (z.B. Fila-
mente) quantitativ untersucht werden. Die Bildtiefe des im Rechner reprasentierten Bildes
hangt vom verwendeten Analog-Digital-Wandler ab, dessen Dynamik grof3er sein sollte
als die Dynamik des CCD. Sie betragt meist zwischen 16 und 32 bit.

Auslesezeit: Beim Auslesen des Chips mul3 darauf geachtet werden, dal3 das registrierte La-
dungsmuster nicht verwischt wird. Die Auslesegeschwindigkeit kann daher nicht beliebig
gesteigert werden. Das Auslesen der hier verwendeten Kamera betragt etwa 20-30s. Fir
einen grol3en Chip bendtigt man leicht einige Minuten. Zur Registrierung schnellerer Pro-
zesse sind Standard-CCDs daher nicht geeignet. Flur schnelle Photometrie werden daher
immer noch fast ausschlief3lich Photomultiplier verwendet. Die Entwicklung rauscharmer
und schneller Ausleseelektronik ist zur Zeit ein aktuelles Thema. Am Institut fur Astrono-
mie und Astrophysik sind wir z.B. an der Entwicklung der schnellen Ausleseelektronik ftr
Rontgen-CCDs fur Satelliten beteiligt.

Derzeit bestehen astronomische CCDs aus ungefaht 3PD bis zu 8k 8k Pixeln. Die ty-
pischen Pixelgréf3en betragen zwischegm7und 2@um. Die Gesamtdetektorflache ist also im
Vergleich zu konventionellen Photoplatten (Grél3e bis zu 3288cm) sehr klein, das heil3t,
der abgebildete Himmelsbereich betragt (an astronomischen Teleskopen) nur bis zu einigen Bo-
genminuten. Fir viele astronomische (Einzel-) Objekte ist dies jedoch keine Einschrankung, da
deren Winkelausdehnung sehr gering ist. Lediglich groR3flachige Himmelsdurchmusterungen —
wie z.B. die Palomar Sky Survey, die mit Hilfe von Schmidt-Kameras (Bildféld 6°) gemacht
wurde — sind bisher nur mit erheblichem Aufwand mdglich (CCD Arrays, §iehe Abbildung 16).
Das raumliche Aufldsungsvermdgen wird von der Pixelgrof3e und vom Abbildungsmal3stab der
Optik bestimmt. Um das Auflosungsvermdgen des Instruments bei guten atmosphérischen Be-
dingungen auszunutzen, sollten die einzelnen Pixel wenigef @lesiHimmels abbilden.

Typische Anwendungsgebiete der CCD in der modernen Astronomie sind die Bildgewinnung
und die Messung von Sternhelligkeiten (Photometrie). Ferner werden CCDs als Strahlungsdetek-

19


http://anela.mtk.nao.ac.jp/

toren in der Spektroskopie eingesetzt:

Bilder werden meist mit Filtern aufgenommen. Im Licht einer einzelnen Emissionslinie aufge-
nommene Bilder werden beispielsweise dazu benutzt, um den lonisationszustand verschie-
dener Objekte zu untersuchen.

Positionsmessung (Astrometrie)dient zur Messung von Winkelabstanden von Himmelskor-
pern anhand von Bildern, CCDs werden hierbei fir Anwendungen mittlerer Genauigkeit
(im Bogensekundenbereich) eingesetzt.

Spektroskopie: Der CCD dient als hochempfindlicher, linearer Detektor, bei dem das vom
Spektrographen erzeugte Spektrum des Objekts auf das CCD abgebildet wird.

Lichtkurven (CCD-Photometrie): Quantitative Flul3bestimmungen aus einer Folge von CCD-
Aufnahmen werden zu einer Lichtkurve zusammengesetzt.

In diesem Versuch werden wir exemplarisch die ersten drei oben aufgelisteten Punkte behandeln.

2.3 Spektroskopie

Die Aufgabe eines Spektrographen besteht darin, die Intensitatsverteilung des Lichts als Funk-
tion der Wellenlange darzustellen. Wéahrend beim Prismenspektrographen das Spektrum durch
Lichtbrechung entsteht, erfolgt dies beim Gitterspektrographen durch Lichtbeugung. Dabei muf3
der Spektrograph so effizient wie mdglich sein, da die Lichtquellen sehr schwach sein kénnen.

Moderne Spektrographen werden heutzutage fast ausschlie3lich mit einem Gitter anstatt ei-
nes Prismas als dispergierendem Element gebaut, da ein Prismenspektrograph eine ungleichfor-
mige Dispersion zeigt, wahrend sie beim Gitterspektrographen in guter Naherung linear ist. Dar-
Uberhinaus werden anstelle von lichtdurchlassigen Gittern meist Reflexionsgitter verwendet, mit
welchen die Interferenzen des reflektierten anstatt des transmittierten Lichtes beobachtet werden.

Es gibt mehrere Vorteile der Reflexionsgitter gegentber Transmissionsgittern: Zum einen
wird bei einem Reflexionsgitter verhindert, daf3 Licht ein von Luft verschiedenes Medium passie-
ren mufd und dadurch Stoérungen des Spektrums durch chromatische Aberration auftreten. Des-
weiteren sind Reflexionsgitter einfacher und damit billiger herzustellen. Der Hauptvorteil der
Reflexionsgitter liegt aber vor allem darin, dal sie “geblazed” werden kdnnen, das heil3t, dal ein
grol3er Teil des zur Verfugung stehenden Lichts in eine Ordnung gebeugt werden kann. Dieses
Verfahren ermoglicht daher eine beachtliche Verringerung von Lichtverlusten am Beugungsgit-
ter.

Fur die Qualitat eines Spektrographen sind vor allem die folgenden zwei Gesichtspunk-
te verantwortlich: Zum einen sorgt eine hoWénkeldispersiorfir ein moglichst weit ausein-
andergezogenes Spektrum. Zum anderen bestimmAdEssungsvermdgeeaines Gitters, ob
zwei eng benachbarte Spektrallinien gerade noch trennbar sind. Im folgenden wird die Beu-
gungstheorie des Gitters besprochen, um danach auf die beiden Qualitatspunkte Dispersion und
Auflésungsvermogen naher einzugehen. Als weiterfihrende Literatur séi auf Schmidt (1995)
und[Staudt[(1993) verwiesen.

2.3.1 Beugungstheorie am Gitter

Die Beugungstheorie eines Reflexionsgitter entspricht der eines Transmissionsgitters. Zur bes-
seren Veranschaulichung wird im folgenden die Beugungstheorie anhand eines Transmissions-
gitters beschrieben. Entsprechénd Abbildung 17 ergeben sich am Beugungsagitter Intensitatsma-
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Abbildung 18: Beugung am Gitternn= +1,4+2,+3,...: Ordnung des Spektrumsg; Abstand
der parallelen Gitterstriche;: Ausfallswinkel,A: Gangunterschied (Staudt, 1993)

xima, wenn der GangunterschiAd= a(sinf3 — sing) benachbarter Strahlen einem ganzzahligen
Vielfachenn der Wellenléange entspricht:

sinf3 —sine = @ (9)
a
Benachbarte Ordungen liegen um8insing = g auseinander. Somit ist die Lage der jeweiligen
Hauptmaxima bei der Interferenz monochromatischen Lichtes der Wellemargeinem Gitter
unabhéngig von der Anzahl der Gitterspaitewohl aber abhangig von der jeweiligen Wellen-
lange des verwendeten Lichtes. Das Maximum erster Ordnung fir langwelliges Licht entsteht
somit unter groRerem Winkel als jenes fir kurzwelliges Licht. Zwischen den Hauptmaxima er-
halt man entsprechemd Abbildung 18 jewds- 2 kleine Nebenmaxima, die mit zunehmender
SpaltenzahN schwacher werden, was gleichzeitig zur Folge hat, daf3 sich die Linienschérfe der
Hauptmaxima erhoht.

Bei den bisherigen Uberlegungen wurde davon ausgegangen, daR die einzelnen Gitterspal-
te beliebig schmal seien und daher nur eine Elementarwelle von ihnen ausginge. Dies ist in
der Praxis jedoch nicht der Fall: die Kugelwellen, welche von einem Gitterspalt ausgehen, in-
terferieren zusatzlich miteinander. Dadurch wird das Interferenzbild eines Gitters durch das ei-
nes Einzelspaltes moduliert. Die Funktion des Interferenzbildes am Einzelspaltes wird dann zur
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Abbildung 19: Strahlengang am Blazegitter: eintreffende Strahlen werden mit einem Gangunter-
schiedA = nasin(© + ) reflektiert, G: Gitternormale, N: Spiegelflachennorm&eBlazewin-
kel, &: Ein- bzw. Ausfallswinkel

Einhillenden des Gitterinterferenzbildes, so dal’ die Hauptmaxima des Gitters unterschiedliche
Intensitaten haben. Zum einen kénnen Gittermaxima an der Stelle eines Minimums vom Einzel-

spalt vollig ausgeléscht werden. Vor allem aber enthélt das Maximum nullter Ordnung, welches

keine Beugungsinformation enthalt, die grof3te Lichtmenge.

Um dieses zu umgehen, werden die einzelnen Spalte entsprechend Abbildlung 19 als keil-
formige Stufen mit dem Blazewink® ausgefuhrt, so daf3 die auf die unterschiedlichen Stufen
eintreffenden Strahlen mit einem Gangunterscliied nasin(© + ) reflektiert werden. Maxi-
man-ter Ordnung entstehen, analog zum normalen Gitter, wenn der Gangunterschied ein ganz-
zahliges Vielfaches der Wellenlange betragt. Somit kann die Hauptmenge des Lichtes, welche
ursprunglich keine Information enthielt, als Informationstrager genutzt werden.

Zur Bestimmung des mit einem Blazegitter beobachtbaren Spektralbereichs betrachten wir
zunéchst den Fall einer monochromatischen Lichtquelle. Fallt Licht mit der Wellemangeer
dem Einfalls-, bzw. Ausfallswinked auf die Blaze-Spiegelflachen, so gilt

E=0-0 und B=0O+0 (10)
und daher A A
= - ”_aB = SiN(©+ &) = sin(20+€) (11)

Damit stehen die Wellenlange, der Reflexionswinked und der Blazewinke® in enger Bezie-

hung zueinander. Durch minimale Anderung des Reflexionswiriketsschiebt sich die Lage

der Spektrallinie innerhalb einer Ordnung entsprechend. Durch eine Anderung des Einfallswin-
kels durch Drehen des Gitters im Strahlengang ist es also méglich, abschnittweise einen sehr
breiten Wellenlangenbereich zu detektieren.

Fur nicht-monochromatisches Licht ist die Intensitatsverteilung des Spektrums durch die
Beugung am Gesamtgitter bestimmt. Diese Verteilung bezeichnet man als die Blazefunktion des
Blazegitters. Ihre Breite bei halber Intensitat ist als sogenannter nutzbarer Wellenlangenbereich
A /b definiert (Abbildung 20). Es gilt

Y:!

M= (12)
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Abbildung 20: In “erster Ordnung geblazedes” Gitter (Schnidt, 1995).

wo n die Beugungsordnung und die Blazewellenlaagealie zentrale Wellenl&nge ist. Ein ma-
ximal gro3er nutzbarer Wellenlangenbereich ergibt sich daher bei.

2.3.2 Die Dispersion

Die Dispersion ist ein Mal3 dafur, um welchen Wellenlangenanteil sich das Spektrum einer Ord-
nung mit zunehmendem Winkel andert. In der folgenden Herleitung sei der Einfachheit halber
der Einfallswinkel gleich Null. Beugungsmaxima entstehen dann fir

asinf

A== (13)

wo 3 der Ausfallswinkela der Abstand der Gitterstriche umddie Ordnung des Spektrums ist.

Damit ist
@ n

d\  acosp

Da 3 im allgemeinen klein und damit c@s~ 1 ist, bleibt daher die Dispersion innerhalb einer
Ordnung praktisch konstant. Dies ist ein entscheidender Vorteil des Dispersionsgitters gegeniber
dem Prisma, welches eine nichtlineare Dispersion zeigt. Ublicherweise wird die Dispersion in
A/mm angegeben.

(14)

2.3.3 Das Auflésungsvermégen

Zur Herleitung der spektralen Auflésung eines Spektrographen geht man von der Annahme aus,
dal die Intensitatsverteilungen zweier Linien mit den Wellenlangend A + AA gerade dann

noch getrennt wahrgenommen werden kénnen, wenn das Hauptmaximum der einen Linie mit
dem ersten Minimum der anderen Linie zusammenfallt. Das Verhaltnis

_r
AN
wird als das Auflosungsvermogen des Spektrographen bezeichnet. Fir einen Gitterspektrogra-
phen erhalt man

A (15)

AAA = Nn (16)

wo N die Zahl der Gitterstriche unaddie Beugungsordnung ist.
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Das spektrale Auflosungsvermdgen hangt somit theoretisch nur von der zu analysierenden
Ordnung und der Anzahl der Gitterstriche des Beugungsgitters ab. Praktisch wird die spektrale
Auflésung eines Spektrographen allerdings zusétzlich von einer Reihe von Faktoren beeintrach-
tigt. Neben den Eigenschaften des Gitters sind dies insbesondere die Auflésung der optischen
Anordnung des Spektrographen und die Breite des Eintrittsspaltes. Auf diese Punkte soll hier

jedoch nicht weiter eingegangen werden.
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3 \Versuchsaufbau

Im ersten Teil des Versuches werden wir ein Spektrum der Sonne mit dem 10 C Reflektions-
spektrographen am 40 cm Reflektor des Instituts fur Astronomie und Astrophysik, Abteilung
Astronomie, aufnehmen. Der Versuchsaufbau besteht aus dem 40 cm Reflektor, dem 10 C Reflek-
tionsspektrographen, und einer CCD-Kamera, die als Detektor flir das aufgenommene Spektrum
dient. In den n&chsten Abschnitten werden Sie diese Komponenten genauer kennenlernen.

3.1 Spiegelteleskop

Abbildung 21: Der Tubinger 40 cm Refiektor.

Der [Tubinger 40 cm Refiektor wurde in den 1950er Jahren von der Firma Carl Zeiss her-
gestellt. Der Reflektor diente urspriinglich als eines der Testteleskope bei der Suche nach dem
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Tabelle 2: Technische Daten des Tubinger 40 cm Reflektors.

Hauptfernrohr Sucher  Leitfernrohr

OffnungD 400 mm 80mm  125mm
Brennweitef 6000 mm 400mm 1250 mm
Offnungsverhaltni§ /D 15 5 10

idealen Standort fur das damals in Griindung befindliche Européische Sidobservatorium. Daher
ist das Instrument mit einer sogenannten Expeditionsmontierung ausgestattet, die auf verschie-
dene geographische Breiten eingestellt werden kann. In den 1960er Jahren wurde das Instrument
zur Untersuchung der astronomischen Tauglichkeit des Gamsbergs in Namibia eingesetzt. In
den 1970er Jahren diente es dann der Untersuchung von Sternen variabler Helligkeit in einer
Sternwarte auf den Hangen des Atna in Sizilien, danach wurde es endgiiltig in einer Beobach-
tungshditte in TUbingen aufgebaut. Da in dieser Zeit 40 cm Teleskope, die mit Photoplatten oder
Photomultipliern ausgestattet waren, gegentber den Grol3teleskopen nicht mehr konkurrenzféahig
waren, fiel das Teleskop in den Dornréschenschlaf. Erst seit 1990 wird es wieder verstarkt far
wissenschaftliche Kampagnen eingesetzt, so fur die Photometrie variabler Sterne, wie zum Bei-
spiel Masse akkretierender weil3er Zwerge und schwarzer Lécher. Seit 1997 ist das Teleskop zu-
satzlich mit einem kleinen Spektrographen ausgestattet. Die technischen Daten des Instruments
finden sie if Tabellg 2. AulRer dem 40 cm Hauptfernrohr besitzt das Teleskop ein Sucherfernrohr
mit grolRerem Gesichtsfeld, mit dem ein astronomisches Objekt aufgesucht werden kann, und
ein Nachfuhrteleskop, das mit einer kleinen CCD-Kamera hilft, Ungenauigkeiten in der Tele-
skopnachfiihrung auszugleichen. Dafur werden Hilfsmotoren an der Stunden- und der Polachse
eingesetzt, die die Teleskopbewegung verlangsamen und beschleunigen kénnen. Aufgrund die-
ser automatischen Nachfiihrung kénnen mit dem Instrument auch langere astronomische Auf-
nahmen gemacht werden (bis in den Stundenbereich).

3.2 Der 10 C-Gitterspektrograph

Bei dem in Tubingen verwendeten Spektrographen handelt es sich um einen 10 C-Reflexions-
gitterspekrographen der Firma Optomechanics Research, Inc., Vail, AriZzona (Abbilding 22).
zeigt den schematischen Aufbau des Spektrographen, die wichtigsten von auf3en
sichtbaren Bedienelemente sindin Abbildung 23 zusammengestellt.

Die Eintrittsspaltanordnung des Spektrographen besteht aus drei Einzelspalten. Es stehen
zwei Spaltanordnungen unterschiedlicher BreiteyfQund 10Qum) zur Verfiigung. Durch den
mittleren, etwas langeren Spalt tritt das Licht, welches von dem zu untersuchenden Objekt (z.B.
Sonne, Stern, Flatfield) ausgesandt wird, ein. Zu beiden Seiten des Zentralspaltes ist jeweils ein
kurzerer Spalt mit derselben Breite wie der Hauptspalt angebracht. Das Licht der Vergleichs-
lichtlampen tritt mittels einer optischen Anordnung, bestehend aus Lichtleitern und einer Linse
auf die beiden Nebenspalte. Damit kann simultan zum Spektrum des astronomischen Objekts
das Spektrum einer bekannten Quelle aufgenommen werden. Dieses Spektrum kann dann zur
Wellenkangenkalibration des astronomischen Spektrums verwandt werden. Am Tubinger Spek-
trograph werden als Vergleichslampen eine Quecksilber- und eine Neon-Lampe verwendet, die
in dem in[Abbildung 24 gezeigten Kasten untergebracht §ind. Abbildung 26 auf S. 43 zeigt das
Emissionslinienspektrum dieser Lampén, Tabélle 5 alif |S. 42 listet die genaue Lage der Emis-
sionslinien der Kalibrationslampen auf. Astronomischer Konvention entsprechend werden dabei
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Tabelle 3: Technische Daten des 10 C Gitterspektrographen.

Gewicht ~ 4.5kg
Kamera

Brennweite f =135mm
Offnungsverhaltnis f/D=28
Kollimator

Brennweite f =225mm
Hauptspalt

Abmessungen 50m x 1.5mm

100pm x 1.5 mm
Neigung gegenuber der opt. Achse °35
Projektion auf Kamera 40m bzw. 8Gum
900um = 100 pixel

Nebenspalte

Abmessungen Breite wie Hauptspald.75mm
Projektion auf Kamera 45%n ~ 50 pixel
Gitter 1

Abmessung 25mm 25mm
Linienzahl g1 = 600/mm
Maximum 1. Ordnung 5000 A
Dispersion 1.04 A/pixel

A 5.97A

/DA 840 bei 5000 A
Uberlappung 300A

Gitter 2

Abmessung 25mm 25mm
Linienzahl g2 = 1200/mm
Maximum 1. Ordnung 5000 A
Dispersion 0.54 A/pixel

AN 2.85A

/DA 1754 bei 5000 A
Uberlappung 160 A

Hg Vergleichslampe

Typ Osram Hg 100
Brennspannung 45V
Betriebsstrom 1A

Leistung 22...44W

Ne Vergleichslampe

Typ Osram Ne/10
Brennspannung 30V
Betriebsstrom 1A

Leistung 30w

Blaufilter

Opazitat 5100 A-5500 A
Linienfreiheit in 1. Ordnung< 7500 A
Abmessungen 12.5mm16.5mmx 3mm
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Abbildung 22: Aufbau des 10 C Spektrographen Quelie: (Optomechanics Research, 1997).

die lonen mit romischen Zahlen numeriert: Hgntspricht also neutralem Quecksilber, iHg
entspricht Hg', und so weiter.

Hinter der Spaltanordnung befindet sich ein Blaufilter, welcher durch einen Filterschieber
wahlweise aus dem Strahlengang genommen werden kann. Er ist im Wellenlangenbereich un-
terhalb von 5100 A opak, also lichtundurchléssig, wéahrend er 90% der Strahlung oberhalb von
5500 A transmittiert. Mit dem Blaufilter wird bei einer Wellenldnge oberhalb von 7500 A eine
Kontamination der Linien erster Ordnung durch jene aus zweiter Ordnung vermieden.

Der 10 C-Gitterspektrograph ist mit zwei Blazegittern ausgestattet, welche Gitterkonstan-
ten vong; = 600/mm undg; = 1200/mm haben. Das von diesen Gittern erzeugte Spektrum
wird schlie3lich mit einer Kameralinse auf die zur Detektion des Spektrums verwendeten CCD-
Detektor gelenkt.

3.3 CCD-Kamera ST-7

Die am 40 cm Teleskop als abbildendes Instrument und Detektor fir den Spektrographen ein-
gesetzte CCD-Kamera ist eine handelsibliche Kamera vom Typ ST 7 der kalifornischen Santa
Barbara Instrument Group (SBIG). Die Kamera ist mit zwei CCD-Chips ausgestattet, von de-
nen hier nur der grof3e Chip KAF-400 von Kodak verwendet wird (mit einem kleinen Chip ist
eine Steuerung der Teleskopnachfiihrung mdglich, die am 40 cm Teleskop aber mit dem Leit-
fernrohr erfolgen kann, siefie_Abschnitt]3.1). Die CCD wird mit einem Peltier-Element gekihilt.
Am CCD-Chip lassen sich so ca. @ unter der Umgebungstemperatur erreichen. Die Belich-
tungszeit laft sich von 0.0 s bis 3600 s mit einer Genauigkeit von 0.1 s einstellen und wird durch

einen mechanischen Shutter realisiert.
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Abbildung 23: Der Tubinger 10 C Spektrograph.

Abbildung 24: Das Gehéuse
der Kalibrationslampen. Die
Glasfaserleitungen zu den
Nebenspalten sind der linken
Seite zu sehen. Unten ist die
Offnung des Ventilators zur
Kihlung des Gehauses.
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Tabelle 4: Technische Daten der ST7 Kamera.

Chip KAF-0400

Format 765< 510 pixel
Pixelgrolie UM x 9um
Chipgrolie 6.9mnx 4.6 mm
Spektralbereich 400-900 nm
Quantenausbeute max. 60%
Dunkelstrom 36~ bei 0C
Systemdaten

Ausleserauschen 15ems
Dynamik 16 bit

Max. Ubertragungszeit 0.85s bei 500 kHz
Auslesezeit zum PC einige Sekunden
Kihlung AT =30°C
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“My dear Watson, try a little analysis
yourself”, said he, with a touch of
impatience. “You know my methods.
Apply them, and it will be instructive
to compare results”.

Conan Doyle

The Sign of the Four

4 Versuchsdurchflihrung

4.1 \Vorbereitung

Diskutieren Sie die in den vorherigen Abschnitten beschriebenen Grundlagen:
Aufbau astronomischer Teleskope

Eigenschaften und Vergleich verschiedener Bilddetektoren

Prinzip des CCD

Prinzip des Gitterspektrographen

Um es noch einmal zu wiederholebdsen Sie die in die vorherigen Abschnitte ein-
gestreuten Aufgaberor dem Versuch und bringen Sie ihre Losungen am Tag der Ver-
suchsdurchfihrung mit!

Der Praktikumstag selbst besteht aus zwei Teilen. Nach einem Testat, bei dem wir die von ih-
nen mitgebrachten Aufgab@nnd eventuell sonstige aufgekommene Fragen besprochen haben,
beschéftigen wir uns zunachst mit der Datenaufnahme. Wir besichtigen den 30 cm Refraktor und
den 40 cm Reflektor des Astronomischen Instituts, betrachten bei gutem Wetter die Sonne, und
nehmen mehrere Sonnenspektren auf. Der Nachmittag ist der Datenauswertung gewidmet: wir
werten die Sonnenspektren aus und betreiben am Beispiel zweier bereits reduzierter astronomi-
scher Aufnahmen Astrometrie. Den Abschlul bildet die Reduktion einer an einem Grof3teleskop
gewonnenen astronomischen Aufnahme.

Im folgenden stellen wir die einzelnen Arbeitsschritte dar. Sie sollten diesen Abschnitt ge-
lesen haben, so dal} Sie die Reihenfolge der Arbeitsschritte verstehen. Die aufgelisteten Pro-
grammbefehle dienen als Referenz fiir die Versuchsausfiihrung, Sie missen sie jetzt noch nicht
verstehen oder gar auswendiglernen!

SIst dieser Punkt jetzt haufig genug erwahnt worden :-)?
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4.2 Sonnenprojektion

Abbildung 25: Der Tubinger 30 cm Refraktor.

Um lhnen einen Eindruck der Phdnomene der Sonnenoberflache zu geben und den 30cm

Refraktor der Sternwarte in Aktion zu zeigen, betrachten wir bei gutem Wetter die
einem weil3en Projektionsschirm.

Schauen Si@miemals ungeschutzt direkt in die Sonne. Das kann schlimmste Au

ve oder geschwarztes Glas sind transparent fur IR-Strahlung und bieten keinen
chenden Schutz.

da lhre Netzhaut in diesem Fall buchstablich geschmolzen wird.

Schweil3erbrillen oder die hier vorgestellte Methode der Sonnenprojektion.

Sonne auf

gen-

schaden bis hin zur vollstandigen Erblindung hervorrufen. Hausmittel wie Filmnggati-

ausrei-

Werfen Sie die bei allen Billigteleskopen mitgelieferten Okular-Sonnenfilter umgehend
in den Mull. Die hohe Temperatur im Brennpunkt kann diese Filter plotzlich zerstéren
— selbst eine Millisekunde reicht dann aus, irreparable Augenschaden zu verursachen,

Die einzigensicheren Methoden zur Sonnenbeobachtung sind spezielle Sonnenbirillen,

Aufgabe 6: Wie lange dauert es, bis im Auge durch das Betrachten der Sonne durch den

30 cm Refraktor Schaden entstehen? Nehmen Sie der Einfachheit halber an, daf3
Refraktor kommende Energie im Augapfel auf einem Volumen von & konzentriert

die vom

wird. Irreparable Schaden entstehen in diesem Volumen bei einer Temperaturerhéhung
des Augapfels auf 2T (Beginn der Zerstérung von Eiweil3). Nehmen Sie eine urspring-

liche Augentemperatur von 36 an. Die spezifische Wéarme von Wasser b&iG&t
4.183g 1K1, die Solarkonstante (der auf die Erdoberflache auftreffende Strahl
fluR) betragt~ 1kWm 2.

Um das Teleskop in Betrieb zu setzen, fuhren Sie die folgenden Schritte durch:
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. Schalten Sie die Hauptstromversorgung im Kuppelbau ein (roter Drehschalter, Schlis-

sel ist beim Versuchsleiter) und stellen Sie die Hydraulik der Beobachtungsplattform im
Hauptsicherungsschrank an.

. Gehen Sie in die Kuppel. Offnen Sie den Beobachtungsspalt: Offnen Sie den VerschluRR-

hebel und drehen Sie dann am groRen Handrad bis der Spalt ganz gedffnet ist.

Fahren Sie die Beobachtungsplattform hoch, bis Sie das Teleskop bedienen kénnen. Dabei
muf3 aus Sicherheitsgriinden die Reling geschlossen bl¢iladien Sie sich beim Bewegen
der Plattform nicht am Rande derselben auf!

Drehen Sie die Kuppel bis die Sonne mittig im Kuppelspalt steht (Bedienhebel fir die
Kuppel ist an der Teleskopsaule).

Befestigen Sie den Projektionsschirm am Teleskop. Zur besseren Projektion benutzen Sie
das am Sucherfernrohr befindliche Okular, das Sie daher vorher am Teleskop festmachen.

. Losen Sie die Feststellhebel der Teleskopmontierung (schwarze Drehknépfe) und fahren

Sie das Teleskop auf die Sonne. Da Sie (s.0.) nicht in die Sonne schauen sollten: mi-
nimieren Sie die Schattengro3e des Teleskbpssen Sie niemals zwischen Okular und
Projektionsschirm. Die Energiedichte im Brennpunkt ist grol3 genug, Papier sofort zu ent-
zunden, auf der Haut entstehen, wie einige Ihrer Vorganger erfahren muf3ten, schmerzhafte
Brandblasen. ..

Wenn Sie die Sonne erreicht haben: Ziehen Sie die Feststellknépfe wieder zu, dal3 die
Nachfiihrung das Teleskop der Sonne einigermal3en nachflihren kann.

Nach der Sonnenbeobachtung mufR3 das Teleskop wieder geparkt werden:

1.
2.

5.

Fahren Sie das Teleskop wieder von der Sonne weg.

Bringen Sie das Teleskop in seine nach Norden gewandte Ruhestellung, um eine Verbie-
gung des Teleskops zu vermeiden, entfernen Sie den Projektionsschirm und rdumen Sie
die Okulare auf.

Fahren Sie die Kuppel in ihre Ruhestellung (Kuppelspalt nach Osten).

Fahren Sie die Beobachtungsplattform ganz nach unten um eine Belastung der Hydraulik
unter Dauerdruck zu vermeiden.

Schalten Sie die Stromversorgung wieder aus.

Aufgabe 7: Warum lauft selbst bei eingestellter automatischer Nachfuhrvorrichtung des Tele-
skops die Sonne langsam aus dem projizierten Bild?
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4.3 Sonnenspektroskopie

Zur Aufnahme des Sonnenspektrums wird dérin Abschnitt 3.1 beschriebene 40 cm Refraktor mit
dem 10 C Spektrographen verwendet. Dieses Teleskop befindet sich in der Beobachtungshutte

auf dem Gelande des Instituts.

Aufgabe 8: Warum kann auch bei bedecktem Himmel ein Sonnenspektrum gemessen werden?
Tip: Selbst bei wolkenlosem Himmel wird das Teleskop nicht auf die Sonne pointiert.
Warum?

Zur Vorbereitung der Beobachtung

1. LOsen Sie die das Schiebedach der Hiitte festhaltenden Hebel und 6ffnen Sie das Dach
(vorsichtig, damit das Dach nicht am Teleskop anst6R3t!).

2. Stellen Sie mit dem grof3en Sicherungshebel die Stromversorgung von Teleskop, Ver-
gleichslichtlampen und CCD-Kamera an.

3. Schalten Sie die Vergleichslichtlampen ein, die Hg-Lampe bendtigt ungefahr drei Minuten,
bis eine ausreichend stabile Lichtleistung geliefert wird.

Das Programn€CDOPdient einerseits der Bedienung der Kamera (Belichtung, Kiihlung, usw.)
andererseits sind damit auch einige Datenreduktionen machbar. Im Praktikum werden mit die-
sem Programm die Belichtungen durchgefuhrt, wahrend die Auswertungen der aufgenommenen
Bilder mit einem speziellen Bildverarbeitungsprogramm (IDL) erfolgen. Zum Hochfahren des
CCD sind die folgenden Schritte durchzufiihren:

1. Das Programm@CDOPStarten, es kann einige Sekunden dauern, bis die Verbindung zum
CCD hergestellt ist.

2. Im Kamera-Setup die Temperaturregelung einstellen, Setpd@tC einstellenDieser
Wert wird unter Sonneneinstrahlung nicht erreichine Messung ist nur dann sinnvaoll,
wenn Temperaturen untef© erreicht werden kénnen. Sollte dies im Sommer nicht der
Fall sein, werden ihnen die prinzipiellen Schritte der Aufnahme erkléart. Die nachfolgende
Datenauswertung muf3 dann leider “aus der Konserve” erfolgen. Warten Sie einige Minu-
ten, bis sich die Temperatur des CCD stabilisiert hat.

Um eine CCD Aufnahme zu erhalten wird wie folgt vorgegangen:
1. Camera-Grab
2. In der Dialogbox ist die Belichtungszeit (in sec) einzugeben
3. Dark frame - none liefert das Bild
4. Dark frame - only liefert das Dark frame

Wahrend der erster 10 s der Belichtung muf3 aul3erdem das Licht der Vergleichslampen auf-
genommen werden. Nach der Belichtung wird das Bild automatisch ausgelesen (Dialogbox “di-
gitizing”), in den PC ubertragen (Dialogbox “downloading”) und dann dargestellt.

Anschlieend ist das Bild zu speichern rRite-Save Filename (mit ExtensionFIT
angeben!), um die Daten auf einen anderen Rechner transferieren zu konnen. Das FITS-Format
(Flexible Image Transport System) ist ein Datenformat, das sich fur CCD Bilder in der Astrono-
mie allgemein durchgesetzt hat. Im Vergleich zu anderen Bildformaten GB.oderJpeg )
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verzichtet es auf Datenkompression und anderen platzsparenden “Schnickschnack”. Daher kdn-
nen FITS-Dateiesehrgro werden. Ein Vorteil des FITS-Formates ist, dal3 es maschinenunab-
hangig ist und aul3er den reinen Bilddaten weitere Informationen, wie zum Beispiel die Beob-
achternamen, eine ldentifikation des beobachteten Objektes, des Teleskops, usw. enthélt.

Fur den Versuch sind die folgenden Aufnahmen zu machen:

e Eine oder mehrere Aufnahmen des Sonnenspektrums mit gleichzeitigem Vergleichsspek-
trum. Die jeweilige Belichtungsdauer ist abh&ngig von der Himmelshelligkeit, Richtwert
sind 10 bis 20s.

e Mehrere Dunkelstromaufnahmen (“Dark Frames”). Diese sind mit gleicher Belichtungs-
zeit wie die vorher ausgewahlte Spektralaufnahme zu machen.

e Mehrere Flatfield-Aufnahmen. Fur diese ist die Hitte vorher zu schlie3en (siehe oben,
passen Sie auf, daf3 die Streben des Dachs nicht an die Kamera stof3en — Preis von Kamera
und Spektrograph entsprechen dem eines gebrauchten Kleinwagens...), und das Teleskop
dann auf den weil3en Schirm zu richten. Die Ausleuchtung des Schirms erfolgt mit Hilfe
der am Teleskop angebrachten Halogenstrahler.

Aufgabe 9: Halogenstrahler sind Glihlampen mit einer Temperatur von einigen°@00
Warum kénnen solche Lampen (nicht?) fir eine FluRBkalibration Uber einen groRen Wel-
lenlangenbereich hinweg verwendet werden?

4.3.1 Wellenlangeneichung mit IDL

Die folgenden Auswerteschritte fihren Sie an einem UNIX-Rechner durch. Ihre Aufgabe ist es,
anhand der Wellenlangenlisfe {Tabelle 5) und d€sin Abbildung 26 aufiSeite 43 gezeigten Kalibra-
tionsspektrums die sichtbaren Kalibrationslinien zu identifizieren und diese in Threm Ausdruck
zu markieren. Da der Spektrograph in guter Naherung linear ist, kbnnen Sie anschliel3end mit
Hilfe einer linearen Regression den Spektrographen eichen.

Die Auswertung der Aufnahmen erfolgt mit der Interpretersprache IDL (Interactive Data
Language) der Firma Research Systems, Boulder, CO, die seit September 2000 zu Kodak gehort.
IDL kann sowohl in einem interaktiven Modus betrieben werden, als auch komplette Program-
me ausfihren. Der grol3e Vorteil von IDL liegt in der einfachen Behandlung von Datenfeldern
(Arrays), wodurch es besonders flr die Bildverarbeitung pradestiniert ist.

Starten Sie zuné&chst IDL durch den Befehl . Das Programm meldet sich mit dem Prompt

IDL>

Laden Sie das CCD-Bild des Sonnenspektrums in ein Array namege und zeigen Sie
es in einem Fenster an:

IDL> image=readfits(filename.fits’)
IDL> ccd_tv,image

Starten Sie nun die Routirslow_xy , mit der Sie sich dig/y-Koordinate der aktuellen Cur-
sorposition im Bildfenster anzeigen lassen kdnnen. Notieren Sie sich jeweilg-Bivstion fuir
ein Eichspektrum (entweder das obere oder das untere) und das Sonnenspektrum. Sie verlassen
die Routineshow_xy durch einen Klick mit der rechten Maustaste in das Bildfenster. Speichern
Sie diese Werte in Variablen (hier ein Beispiel mit den Varialyleich undyspek ):
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IDL> show_xy
IDL> yeich=396
IDL> yspek=230

Kopieren Sie jeweils eine Zeile aus dem Bild, um den Intensitatsverlauf im Eichspektrum
und im Sonnenspektrum in einem Array zu speichériiuterung: Sie greifen auf das zweidi-
mensionale Arraymage zu mit demx-Index* = alle Elemente und dem zuvor gespeicherten
y-Index. Die Arrayseicharr  undspekarr enthalten nun den jeweiligen Intensitatsverlauf:

IDL> eicharr=image[*,yeich]
IDL> spekarr=image[*,yspek]

Plotten Sie den Inhalt der Arrays in einem BildschirmfenstEnweis: Mit /ylog wah-
len Sie eine logarithmische Darstellung, iystyle=1  weisen Sie IDL an, dig-Grenzen der
Grafik auf die tatsdchlichen Minimum- und Maximum-Werte zu setzen.

IDL> plot,eicharr,/ylog,ystyle=1
IDL> plot,spekarr,ystyle=1

Erzeugen Sie nun einen Ausdruck von diesen Plots. Auf den Ausdrucken sollten die Achsen
beschriftet sein und der Plot einen Titel haben. Der Ausdruck wird auf Postscript-Druckern er-
folgen. Dazu ist der Plot in eine Datei (higichplot.ps ) zu schreiben, welche anschliel3end
auf dem Drucker ausgegeben wird (lange Zeilen geben Sie Uber den Rand hinaus ein, es erfolgt
automatisch ein Umbruch in die nachste Zeile):

IDL> open_print,’eichplot.ps’,/postscript

IDL> plot,eicharr,/ylog,ystyle=1,title="Eichspektrum",
ytitle="Intensitaet",xtitle="Pixelnummer"

IDL> close_print,/ghost

Nach dem letzten Befehl erscheint das Programm Ghostview, welches den Inhalt der Datei
eichplot.ps auf dem Bildschirm darstellt. Uber den Mentipunkt “File/Print...” kann die Da-

tei auf dem angegebenen Drucker ausgedruckt werden, eventuell ist der Druckername zuvor zu
andern.

Plotten Sie nun das Eichspektrum noch einmal auf dem Bildschirm (mit den Pfeiltasten lassen
sich vorherige Befehle nochmal aufrufen), und rufen Sie die Rowdmeev_xy auf, um die
x-Positionen der Spektrallinien der Eichlampen zu bestimmen. Notieren Sie diese auf lhrem
Ausdruck.

IDL> plot,eicharr,/ylog,ystyle=1,title="Eichspektrum",
ytitle="Intensitaet" xtitle="Pixelnummer"
IDL> show_xy

Anschlie3end versuchen Sie, diese Linien durch Vergleich mit dem Eichspekirum (Abbildung 26
auf Seitg 413) zu identifizieren. Beachten Sie, dal3 die Linienintensitaten nicht unbedingt im glei-
chen Verhéltnis zu stehen brauchen wie in der Vorlage, wichtig ist das Verhaltnis der Linienab-
stande!

Notieren Sie sich zu jeder identifizierten Linie die Wellenlange. Tragen Sie Ihre gemessenen
Pixelnummern und die Wellenlangen der identifizierten Linien in jeweils ein ArrayBeiiapiel:
Pixelwerte inpixarr  und Wellenlangenwerte wvlarr
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IDL> pixarr=[7,26,76,122,186,231,249,345,371,432,506,542]
IDL> wvlarr=[6143,6164,6217,6266,6334,6383,6402,6506,6532,6599,
6678,6717]

Plotten Sie Pixel gegen Wellenlange. Wenn Ihre Identifizierung richtig war, sollte sich nahezu
eine Gerade ergeben. Benutzen Sie die Rowpiet , um zusatzlich die einzelnen Mel3punkte
zu markieren (Parametpsym=2):

IDL> plot,pixarr,wvlarr,ystyle=1
IDL> oplot,pixarr,wvlarr,psym=2

Sollte sich keine Gerade ergeben, so Uberprifen Sie zunéchst, ob Sie in beiden Arrays gleich
viele Werte eingetragen haben. Sie kénnen die Eintrage korrigieren, indem Sie den betreffenden
Befehl mit den Pfeiltasten wieder aufrufen, und dann editieren. Wenn kein Tippfehler vorliegt,
ist vermutlich die Identifizierung falsch. Versuchen Sie, eine bessere Identifizierung zu finden
und korrigieren Sie lhre Werte, bis sich eine Gerade ergibt.

Drucken Sie lhre Eichkurve zur Dokumentation wieder aus:

IDL> open_print,"eichgerade.ps",/postscript

IDL> plot,pixarr,wvlarr,ystyle=1,title="Eichgerade",
ytitle="Wellenlaenge [A]",xtitle="Pixelnummer"

IDL> oplot,pixarr,wvlarr,psym=2

IDL> close_print,/ghost

Zur Bestimmung der Geradengleichung fihren Sie eine lineare Regression durch. Dies erle-
digt die IDL-Funktionpoly fit . Sie fuhrt eine Polynom-Anpassung an die Wertepaare durch,
der Grad des Polynoms ist als Parameter zu Ubergeben. Fir eine Gerade ist der Grad 1. Riickga-
bewert der Funktion ist ein Array (hier) mit den Polynom-Parametern:

IDL> a=poly_fit(pixarr,wvlarr,1)
Lassen Sie sich die Parameter anzeigen:
IDL> print,a

Die erste angezeigte Zahl ist deAchsen-Abschnitt der Eichgeraden, also die Wellenlange fir
Pixel 0. Die zweite Zahl ist die Steigung der Geraden, also der Eichfaktor in A/Pixel.

Nun ist das Sonnenspektrum mit einer Wellenlangeneichung zu versehen. Dazu missen Sie
zunéachst die Grol3e des Arrays mit dem Sonnenspektrum wissen:

IDL> help,spekarr
SPEKARR FLOAT = Array[765]

Die zweite Zeile ist die Ausgabe deslp -Befehls. In diesem Fall handelt es sich also um ein
Array mit 765 Werten.

Erzeugen Sie nun ein Array mit den Pixelwerten von 0O bis Tiédigen(765) ) und wen-
den Sie darauf die Geradengleichung mit den gefundenen Eichparametern an:

IDL> lambda=a[0]+a[1]*findgen(765)
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Das Ergebnis ist ein Array mit den Wellenlangenwerten (laerbda ) zu jedem Pixelwert des
Sonnenspektrums.

Plotten Sie Ihr Sonnenspektrum mit Wellenlangenskala zunachst auf dem Bildschirm und
drucken Sie es anschliel3end aus. Drucken Sie auch das Eichlampenspektrum mit Wellenl&angen-
eichung aus:

IDL> plot,lambda,spekarr,ystyle=1

IDL> open_print,"sonnenspektrum.ps",/postscript

IDL> plot,lambda,spekarr,ystyle=1,title="Sonnenspektrum”,
ytitle="Intensitaet" xtitle="Wellenlaenge [A]"

IDL> close_print,/ghost

IDL> open_print,"eichspektrum.ps",/postscript

IDL> plot,lambda,eicharr,ystyle=1,/ylog,title="Eichspektrum",
ytitle="Intensitaet", xtitle="Wellenlaenge [A]"

IDL> close_print,/ghost

Rufen Sie wieder die Routinghow_xy auf und bestimmen Sie die Wellenlangen der Ab-
sorptionslinien:

IDL> show_xy

Identifizieren Sie die wichtigsten Linien anhgnd Tabdlle 6 und desin Abbildung 27 auf Seite 45
gezeigten Sonnenspektrums. Fangen Sie mit der starksten Linie an und vergleichen Sie die ge-
messene Wellenlange mit der tabellierten Wellenlange. Falls dort eine Differenz von mehr als
1 A auftritt, kann es sein, daf die CCD-Kamera nicht véllig parallel zum Spektrum ausgerichtet
war. Sie werden dann im CCD-Bild eine Differenz der Pixelpositionen fir einzelne Spektral-
linien im oberen und unteren Eichspektrum feststellen. Etwa die Halfte dieser Differenz ergibt
sich damit als Abweichung zwischen Eichspektrum und Sonnenspektrum. Bertcksichtigen Sie
diesen Offset bei der Identifizierung der tbrigen Linien.

Tip: Sie kdnnen auch mit dem Cursor alle in der Tabelle angegebenen Linienpositionen an-
fahren und nachsehen, ob sich dort im Sonnenspektrum eine Absorption befindet.

Aufgabe 10: Stellen Sie anhand lhrer Ausdrucke dar, wie die Aufnahmen reduziert und wel-
lenlangenkalibriert wurden.

Aufgabe 11: Was ist physikalisch der gqualitative Unterschied des Spektrums der Vergleichs-
lampen und dem der Sonne? Warum sehen Sie also im Spektrum der Sonne Absorpti-
onslinien, in dem der Vergleichslampen Emissionslinien? Was fir Informationen kénnen
aus dem aufgenommenen Sonnenspektrum gewonnen werden?

4.4 Astrometrie

In diesem Teil sollen Sie einfache Schritte zur Vermessung astronomischer Bilder kennenlernen.
Das verwendete Programm wird bei der Durchfiihrung ausfuhrlich erklart.

Die Bilder sind an der Tubinger Sternwarte mit der CCD Kamera aufgenomen worden. Sie
sollen anhand zweier Bilder einfache Astrometrie durchfihren. Beachten Sie, dal3 die Pixel nicht
guadratisch sind.

Die Auswertung der Aufnahmen erfolgt wie zuvor mit IDL. Die Bilder kdnnen Sie wieder
mit der IDL-Funktionreadfits  einlesen:

IDL> image=readfits(filename.fits’)
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4.4.1 Pol-und Aquatordurchmesser des Jupiter

Die Analyse findet im Verzeichnisprakt/jupiter statt, das zu analysierende Bild heif3t
jupiter.fit

IDL> ccd_tv,image,hi=XX ;; Darstellen des Bildes

Verandern Sie den “high cut” WextXbis die Wolkenstruktur auf dem Jupiter sichtbar wird, was
der “high cut” bedeutet schauen Sie sich am besten durch VariatioKXam.

IDL> show_xy ;; Anzeige der Koordinaten der Maus im Bild

Zur Auswertung bendétigen Sie die technischen Daten des Refraktors der Tubinger Sternwarte:

Typ: Zweilinsiges Linsenfernrohr (Zeiss E-Objektiv)
Offnung (Durchmesser): 300 mm

Brennweite: 5000 mm

Offnungsverhaltnis: 1:16.7

Wird die Kamera am grofRen Refraktor in der Sternwarte das Astronomischen Instituts betrieben,
ergeben sich folgende optische Daten:

Gesichtsfeld: B x 4.4
PixelgroBe: @' x1.1”

Zum Vergleich: Der Mond hat einen Winkeldurchmesser ver80'.

Aufgabe 12: Bestimmen Sie den geometrischen Pol- und Aquatordurchmesser von Jupiter und
berechnen Sie die Abplattung des Planeten. Vergleichen Sie Ihre Mel3werte mit Literatur-
werten (Lexikon!). Woher kdnnten eventuelle Abweichungen herriihren? Die Entfernung
beim Aufnahmezeitpunkt betrug 679 Mio. km

4.5 Reduktion einer astronomischen Aufnahme

In diesem Teil werden Ihnen die einzelnen Schritte zur vollstandigen Bildverarbeitung einer CCD
Aufnahme vorgestellt. Das verwendete Programm wird bei der Durchfiihrung ausfuhrlich erklart.
Eine CCD Aufnahme enthalt mehrere “Bildfehler”, die man vor einer quantitativen Auswer-
tung korrigieren muf3. Aus technischen Griinden ist in allen Aufnahmen ein Offset enthalten, der
sog. Bias. Dieser soll verhindern, dal3 kleine Zahlraten durch das Ausleserauschen negativ wer-
den. Der Bias wird durch eine Aufnahme bei geschlossenem Shutter mit einer mdglichst kleinen
Belichtungszeit bestimmt (viele CCD Kameras erlaubenO nicht). Der Bias mul3 von allen
Aufnahmen subtrahiert werden. Die einzelnen Bildpunkte des CCDs sind nicht gleich empfind-
lich. Diese Empfindlichkeitsvariation muf3 ebenfalls korrigiert werden. Dazu nimmt man eine
gleichmafig beleuchtete Flache auf, ein sogenanntes Flatfield. Die unterschiedlichen Pixelwer-
te sind also auf die unterschiedliche Empfindlichkeit der Pixel zurlckzufihren. Die eigentliche
Aufnahme muf3 durch das Flatfield dividiert werden. Um den Belichtungslevel der Aufnahme
nicht zu verandern, wird das Flatfield vorher normiert. Das CCD registriert nicht nur das ein-
fallende Licht, sondern auch die umgebende Warme. Selbst bei Dunkelheit sammeln sich also
Ladungen auf dem CCD an, der Dunkelstrom. Bei geringer Lichtintensitat, wie bei fast allen
astronomischen Objekten, muf3 man CCDs daher kiihlen (beim Einsatz in Videokameras nicht
erforderlich). Bei der vorliegende Aufnahme ist das CCD mit flissigem Stickstoff gekihlt wor-
den, ein Dunkelstrom ist daher vernachlassigbar. All diese Korrekturen kénnen interaktiv mit
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einem Bildverarbeitungsprogramm (IDL) durchgefiihrt werden. Die einzelnen Befehle sind hier-
zu aufgelistet und kurz beschrieben. Einzelheiten werden bei der Durchfihrung erklart.

Die Aufnahmen sind in Chile an der Europaischen Sudsternwarte gemacht worden. Der Chip
Uberdeckt einen Bereich, der groé3er als der unvignettierte Bereich des Teleskops ist. Teile des
CCD werden also nur von einem Teil der Teleskopdffnung belichtet und haben demzufolge eine
geringere Intensitat. Neben der Empfindlichkeitsvariation des CCDs muf3 hier also auch die Vi-
gnettierung des Bildfeldes ausgeglichen werden. Beides kann in einem Schritt korrigiert werden.
Arbeit im Verzeichnis-prakt/eso , einlesen der Aufnahmen in IDL Variablen:

IDL> image=readfits('Image.fits’) ;;Image
IDL> flat=readfits('Flat.fits") ;;Flat
IDL> bias=readfits(’Zero.fits’) ;;Bias

Das Originalbild kann mit dem Befelakcd_tv,i  dargestellt werden und mitcd_screen
und lpr screen.ps auf dem Drucker ausgegeben werden. Nach der Reduktion kann man
sich mit den gleichen Befehlen das verarbeitete Bild ausgeben lassen.

Wir werden nun erst einmal eine Flatfieldkorrektur ohne vorherige Biaskorrektur durchftih-
ren, um dann zu sehen, dal3 es so nicht geht.

IDL> plot,image[*,1000] ;; Schnitt durch das Originalbild
IDL> flat=flat/median(flat) ;; Erstellen eines normierten Flats
IDL> image=image/flat .. Flatfieldkorrektur

IDL> oplot,image[*,1000] ;; Darstellen des korrigierten Bildes

Das korrigierte Bild ist so nicht besser geworden. Wir lesen also die Daten nochmals wie oben
ein und korrigieren nun den Bias.

IDL> image=readfits('Image.fits’) ;; Image neu einlesen

IDL> flat=readfits('Flat.fits") :; Flat neu einlesen

IDL> image=image-bias ;; Biaskorrektur des Images
IDL> flat=flat-bias ;; Biaskorrektur des Flatfields

IDL> flat=flat/median(flat) ;; Erstellen eines normierten Flats
IDL> image=image/flat ;; Flatfieldkorrektur

IDL> oplot,image[*,1000] ;; Darstellen des korrigierten Bildes

Der Hintergrund im Bild sollte nun fast vollstandig glatt sein.

Aufgabe 13: Erklaren Sie, warum eine Normierung des Flats zu geschehen hat.

5 Nachbearbeitung

Einleitung: Skizzieren Sie die Strahlengange der im Versuch gezeigten Teleskope. Begriinden
Sie, warum in der Astronomie so gut wie ausschlie3lich Reflektoren verwendet werden.

Reduktion einer astronomischen Aufnahme:Fassen Sie anhand der ausgedruckten Bilder die
oben dargestellten Arbeitsschritte kurz zusammen.
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A Wellenlangenkalibration

Tabelle 5: Laborwellenlangen der Hg- und Ne-Kalibrationslampen nach Kuhigz/{
cfa-www.harvard.edu/amdata/ampdata/kuruczz23/sekur.ntmi ).

lon A[A] lon A[A] lon A[A]

Hgl 4046.559| Nel 5852.488| Nel 6334.428
Hgi 4077.827| Nel 5881.895| Nel 6382.991
Nel 4314.252| Nel 5944.834| Nel 6402.246
Hgl 4358.323| Nel 5975.534| Nel 6506.528
Hgl 4916.062| Nel 6029.997| Nel 6532.882
Nel 5116.503| Nel 6074.337| Nel 6598.953
Nel 5330.777| Nel 6096.163| Nel 6678.331
Nel 5341.094| Nel 6143.063| Nel 6717.043
Nel 5400.562| Nel 6163.594| Nel 6929.467
Hgl 5460.731| Nel 6217.281| Nel 7032.413
Hg! 5769.593| Nel 6266.495| Nel 7059.107
Hgl 5790.660) Nel 6304.789| Nel 7245.166
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B Sonnenspektrum

Tabelle 6: Starke Linien im Sonnenspektrum.

lon it lon it lon it

Caul 3936.663| Fel-blend 4957 Cal 6102.723
Call/Hi 3968/70 | Fel 4982.524| Cal 6122.217
Fel 4005.241| Fel 5006.117| Fel 6137.694
Mni 4030.753| Fel 5041.755| Cal-blend 6161-4
Fel 4045.813| Fel 5079.739| Cal-blend 6169.0-5
Fel 4063.594| Fel 5107.446| Fel 6301.498
Hod 4101.734| Mg 5167.322| Fel 6302.494
Fel 4132.058| Mg 5172.684| Fel 6318.018
Fel 4198.304| Mg | 5183.604| Cal 6334.428
Cal 4226.728| Crl 5269.537| Fel 6358.693
Fel 4235.936| Fel 5328.038| Fel 6393.602
Fel 4250.787| Fel 5371.489| Fel 6430.844
Fel 4260.473| Fel 5397.127| Fel 6439.075
Fel 4271.759| Fel 5405.774| Cal 6462.567
CH 431010 | Mg 5528.405| Cal/Fel 6494/5
Fel 4325.762| Fel 5569.618| Fel 6494.98
Hy 4340.462| Fel 5572.548| Ha 6562.787
Fel 4383.56 | Fel 5586.756| Fel 6592.913
Fel 4404.75 | Fel 5602.945| Fel 6633.746
Cal 4454.779| Fel 5615.644| Fel 6663.437
Fel 4461.652| Fel 5658.816| Fel 6677.989
Fei-blend 4482 Fel 5764.418| Fel 6717.043
Fel 4494.563| Fel 5816.367| Fel 6750.15
Fel 4528.613| Cal 5857.451| Fel 6783.264
Fel-blend 4655 Nal 5889.951| Fel 6855.159
Fel 4710.283| Nal 5895.924| O, (tell.)  6867.19
Fel 4736.773| Fel 6008.554| Cal 7148.150
HB 4861.323| Fel 6020.170| O (tell.)  7593.70
Fel-blend 4891 Fel 6055.992

Fel 4920.502| Fel 6065.482
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Diese Version der Praktikumsanleitung wurde 1999 und 2000 von J6érn Wilms und Jurgen
Barnstedt tiberarbeitet. Grundlage der Uberarbeitung waren die friiheren Anleitungen von Ste-
fan Dreizler, Ralf Geckeler und Martin Bassgen, Kommentare von Jochen Deetjen, sowie die
Staatsexamensarbeit von Margit Haberreiter. Ilhnen allen sei fiir diese Vorarbeiten gedankt.
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