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Vorwort

Kometen, diese oftmals unerwartet auftretenden, zeitweise grofiten Objekte am Nacht-
himmel, haben die Phantasie der Menschen schon immer beschiftigt. Zwar haben die
Schweifsterne heutzutage ihre Rolle als Verkiinder kommender, hauptsachlich schlim-
mer Ereignisse eingebiifst, die grofie Faszination, die sie ausiiben, ist aber bis auf den
heutigen Tag geblieben, wie die Erscheinung des Kometen Hyakutake im Friihjahr 1996
eindrucksvoll demonstrierte, ist ihr Erscheinungsbild doch so ganz anders als das der
bekannten Himmelskorper.

Umso tiberraschender war die Tatsache, daf es bislang im deutschsprachigen Raum
kein Buch gab, das die Kometenbeobachtung und -auswertung umfassend behandelt.
Dies ist umso erstaunlicher, als Kometen zahlreiche Besonderheiten aufweisen, fiir de-
ren genaue Erfassung eigene Methoden angewandt werden miissen. Das Taschenbuch
fiir Kometenbeobachter versucht nun, diese Liicke zu schlief3en.

Die ersten Uberlegungen zur Erstellung des vorliegenden Buches reichen zuriick bis
zur Halley-Kampagne. Damals, 1985/86 hatte die International Halley Watch eine Anlei-
tung zur Beobachtung von Kometen erstellt, nach der sich alle Teilnehmer zu richten
hatten. Der Wunsch nach einem moglichst umfassenden Buch fiir den aktiven Beob-
achter wurde auf einer Kometentagung im Herbst 1986 gedufsert und vom damaligen
Leiter der VdS-Fachgruppe Kometen, Jiirgen Linder, aufgegriffen. Andreas Kammerer
tibernahm die Koordination dieses Fachgruppen-Projekts. Die ersten konkreten Schrit-
te hin zu diesem Werk wurden auf der Planeten- und Kometentagung im Friihjahr 1988
und auf der ersten Autorensitzung Ende des gleichen Jahres eingeleitet.

Der Projektverlauf gestaltete sich schwieriger als erwartet, hauptsachlich infolge der
Uberlastung einiger Autoren, wodurch die Fertigstellung mehrfach verzogert wurde.
Verschiedene Teile des Buches mufsten immer wieder iiberarbeitet und aktualisiert oder
ergdnzt werden. Andreas Kammerer {ibernahm die Betreuung der Kapitel 1-7, Mike
Kretlow die der Kapitel 8-12. SchliefSlich wurden alle Beitrége in eine einheitliche Form
gebracht und von Mike Kretlow in ein ETEX-Manuskript umgesetzt.

Nun liegt das Taschenbuch fiir Kometenbeobachter vor und die Herausgeber und Au-
toren hoffen, damit ein Werk geschaffen zu haben, das dem Leser bei der Kometenbe-
obachtung und der anschlieffenden Auswertung hilfreich zur Seite steht. Allen Beteilig-
ten ist aber klar, dafs eine erste Auflage immer verbesserungsfahig ist. Fiir Anregungen
und Wiinsche sind wir daher offen und werden versuchen, diese in einer zukiinftigen
Auflage zu realisieren.

Ein solches Werk hat viele Vater. Zum Gelingen dieses Buches haben neben den Auto-
ren und Photographen eine ganze Reihe weiterer Personen beigetragen. Diesbeziiglich
mochten wir uns an erster Stelle bei Herrn Dr. Hans Jakob Staude von der Redaktion
Sterne und Weltraum, Heidelberg, bedanken, der dieses Projekt von Anfang an mit viel
Wohlwollen verfolgt, zahlreiche Anregungen beigesteuert und uns in schwierigen Pha-
sen Mut zum Weitermachen gemacht hat. Bedanken mochten wir uns auch bei Daniel
Green, dem Herausgeber des International Comet Quarterly, fiir die Zustimmung zur
Publikation der ICQ-Schliissellisten und der Extinktionstabellen. Herrn Dr. Ulrich Bas-



tian gebtihrt unser Dank fiir die Bereitstellung von wertvollen Vorabinformationen zu
den Hipparcos- und Tycho-Sternkatalogen.

Herrn G.D. Roth (Verlag Sterne und Weltraum) und Herrn W. Hentze (Hiithig-Verlag)
danken wir fiir ihr Vertrauen in dieses Projekt.

Besonders bedanken mochten wir uns schlieSlich bei Maike Heubel und Yvonne Kam-
merer fiir ihre Mitarbeit und ihr Verstindnis dafiir, daf3 sie im Verlauf der letzten Mo-
nate viele Wochenenden und Abende ohne uns auskommen mufsten.

Mike Kretlow, Siegen, Februar 1997.
Andreas Kammerer, Ettlingen, Februar 1997.



1 Geschichte der Kometenforschung

von H.-L. Neumann®

1.1 Einleitung

Das Erscheinen heller Kometen hat seit jeher die Menschen in Angst und Schrecken
versetzt. Anders als alle tibrigen Himmelskorper sind sie weder vorhersagbar noch
scheint ihre Bewegung unter den Sternen an irgendwelche Regeln gebunden. So zu-
mindest muf3 es den frithen Beobachtern vorgekommen sein, wenn sie eine der auffal-
ligen Erscheinungen verfolgt haben. Das allen sonstigen astronomischen Erfahrungen
widersprechende Verhalten hat dazu gefiihrt, dafs Kometen fiir Gebilde der Erdatmo-
sphére gehalten wurden. Erst im 16. Jahrhundert begann die allméhliche Aufklarung
ihres wahren Wesens.

Die Geschichte der Kometenastronomie ist voll von Erkenntnissen, Irrtiimern — und
Aberglauben. Noch im 18. Jahrhundert gibt es Flugschriften, die den unheilbringenden
Einfluf$ eines Kometen verkiinden.

Aber auch die moderne Zeit ist nicht frei von solchen Vorstellungen; man denke doch
nur an die Schlagzeilen in den entsprechenden Presseorganen aus Anlafs der Sichtbar-
keiten der Kometen Kohoutek oder Halley.

Die Erscheinungsformen der Kometen sind ebenso vielfiltig wie die historischen Be-
zeichnungen fiir diese Himmelserscheinungen. Zum besseren Verstandnis seien daher
zu Beginn einige grundlegende Begriffe erldutert.

1.2 Was ist ein Komet ?

Schon sehr frithe Beobachtungsberichte von “Schweifsternen” unterscheiden die zwei
wichtigsten Teile des Kometenbildes, das wir am Himmel beobachten konnen: Kopf und
Schweif des Kometen (siehe Abbildungen 1.1 und 3.9). Die Helligkeit des Kometenkop-
fes nimmt in aller Regel von aufien nach innen stark zu. Das fiithrt zu dem Eindruck
von einem Kern im Zentrum. Wir wissen aber, daf§ dieser Eindruck falsch ist. Was wir
mit irdischen Teleskopen und aus grofler Entfernung erkennen, ist nur der innerste
und dichteste Teil der Koma, der den eigentlichen Kometenkern, der einen Durchmes-
ser von etwa 1-20 km aufweist, umgibt. Die Koma stellt eine ausgedehnte Atmosphére
aus Gas und Staub dar, die sich bei der Anndherung des Kometenkorpers an die Sonne
durch Verdampfen der Kometenmaterie bildet. Eine genauere Betrachtung des Kome-
tenschweifs zeigt, daf$ er kein einheitliches Gebilde darstellt. Vielmehr lassen sich meist
zwei verschiedene Typen unterscheiden: ein gerader, bldulich leuchtender Gasschweif
(Typ L, auch als Ionenschweif bezeichnet) und ein breiterer, facherartiger und meist ge-
kriimmter Staubschweif (Typ II). Sowohl Koma wie Schweif zeigen Feinstrukturen, die
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Gasschweif
Streamer

«— zur Sonne

- Staubschweif

Abb. 1.1 Schematische Darstellung eines Kometen (A. Kammerer)

oft schnellen Verdnderungen unterliegen. Schalenartige Strukturen in der Koma wer-
den als Enveloppen bezeichnet. Sie gehen héufig in Schweifstrahlen tiber. Ihre Ursache ist
in den bei genauer Beobachtung zu erkennenden Jets zu suchen, die ihrerseits die Folge
von Eruptionen von Gas und Staub auf der Oberfliche des Kometenkerns darstellen.
Da der Kern rotiert, wird diese Materie durch eine Art Rasensprengereffekt unsym-
metrisch in die Koma und schliefilich auch in den Schweif verteilt. Durch Wechselwir-
kungen mit der Umgebung wird vor allem die Schweifmaterie stark beeinflufst. Die
Ultraviolettstrahlung der Sonne ionisiert den Gasanteil, der dann bei der Rekombina-
tion ein Linienspektrum emittiert. Die elektrisch geladenen Teilchen werden von den
Ionen des Sonnenwinds beeinflufit und reagieren auf das interplanetare Magnetfeld.
Dadurch kommt es zu lokal unterschiedlichen Beschleunigungen der Schweifmaterie,
die sich als grofse Relativbewegungen von Gaswolken innerhalb des Schweifs beob-
achten lassen. Gelegentlich werden auch Ablosungsvorgédnge des Ionenschweifs vom
Kometenkopf festgestellt (Schweifabrifs). Diese treten besonders dann auf, wenn eine
Grenze zwischen Bereichen des interplanetaren Magnetfelds tiberschritten wird, die
unterschiedliche Feldrichtungen haben.

Strukturen im Staubschweif haben zunéchst ihre Ursache ebenfalls in der raumlich und
zeitlich verdnderlichen Freisetzungsrate von Materie an der Oberfliche des Kometen-
kerns. Groflere Teilchen bewegen sich dann unter dem Einfluf3 der Gravitation der
Sonne und des Kometenkerns auf Bahnen, die von Betrag und Richtung der Zusatz-
geschwindigkeit bestimmt werden, die sie bei ihrer Freisetzung erhalten haben. Auf
kleine Teilchen (Grofienordnung 500 nm) wirkt der Strahlungsdruck, der ihnen eine zu-
sédtzliche Beschleunigung von der Sonne weg erteilt.

Die beim Ausstromen der Materie aus dem Kern auftretenden Riickstofskréfte beein-
flussen auch die Bewegung des Kerns selbst. Sowohl die Bahn um die Sonne wie die
Eigenrotation erfahren dadurch allméihliche Anderungen.

Das Zusammenwirken all dieser gravitativen und nichtgravitativen Krifte fithrt zu den
vielfaltigen Erscheinungsformen, die bei verschiedenen Kometen zu beobachten sind.
Ihre Aufklarung ist erst in der zweiten Halfte des 20. Jahrhunderts gelungen. Allerdings
sind auch heute noch zahlreiche Fragen ungeklédrt — zu komplex sind die wirksamen
chemischen und physikalischen Prozesse.
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1.3 Die Kometenastronomie bis Edmond Halley

Die Geschichte der wissenschaftlichen Erforschung der Kometen im modernen Sinn
beginnt mit der Erkenntnis von Apianus, dafi der Kometenschweif stets von der Sonne
weg zeigt. Bei seiner Anndherung an die Sonne zieht der Komet den Schweif also nach,
bei seinem Weg von der Sonne weg in die Weiten des Planetensystems schiebt er ihn
vor sich her. Schweifbildung und Sonne muften also etwas miteinander zu tun haben.
Seine Beobachtungen an den Kometen von 1531 (P/Halley) bis 1539 veroffentlichte
Apianus in einem der kostbarsten Biicher der Astronomiegeschichte, dem Astronomi-
cum Caesareum (Apianus 1540). Das Buch geht noch von dem alten geozentrischen Welt-
bild aus. Dieses Weltbild wurde durch die Beobachtung des Kometen des Jahres 1577
in den Fundamenten erschiittert. Tycho Brahe verfolgte den Kometen mehrere Wochen
lang und sammelte Beobachtungen aus ganz Europa (Brahe 1588, Gingerich 1977). Die
an verschiedenen Orten (Hven, Prag, Kassel, Tiibingen u.a.) bestimmten scheinbaren
Kometenbahnen ergaben identische Resultate. Die fehlende parallaktische Verschie-
bung — bei Mondbeobachtungen deutlich zu erkennen — zeigte, daf sich der Komet
stets weit aufSerhalb der Mondbahn befunden hatte. Damit war die auf Aristoteles zu-
riickgehende Vorstellung widerlegt, dafs Kometen zur “sublunaren” Welt gehorten; sie
gehoren vielmehr zum translunaren (himmlischen) Teil des Weltalls.

Wiéhrend der Beobachtungszeit hatte sich die Entfernung Sonne-Komet ebenso wie
der Abstand Erde-Komet stark gedndert und der Komet hatte die Bahnen mehrerer
Planeten und damit die Kristallsphdren ungestort gekreuzt, die nach dem alten Welt-
bild diese Bahnen trugen. Tychos Schlufsfolgerungen waren eindeutig: Diese Spharen
konnten nicht existieren, das Weltbild mufste falsch sein.

In der Folge von Tychos Beobachtungen wurden die Versuche, die rdumlichen Bah-
nen von Kometen zu bestimmen, zu einer der besonders eifrig betriebenen Aufgaben
der Astronomie wihrend des 17. Jahrhunderts. Eine Reihe aufsehenerregend heller Ko-
meten forderte diese Bestrebungen ebenso wie die Einfithrung des Fernrohrs in die
Astronomie und damit genauere Positionsbestimmungen. Aber zundchst war diesen
Versuchen kein Erfolg beschieden.

Aus den Beobachtungen der Kometen 1607 (1P/Halley), 1618 I und 1618 II leitete Kep-
ler (1619) geradlinige Bahnen ab, die die Kometen durch das Sonnensystem fiihren soll-
ten. Es ist heute unverstdandlich, wie der Entdecker der Bewegungsgesetze der Planeten
zu dieser Ansicht gelangen konnte.

1668 veroffentlichte Hevelius (Johann Hevelke, Danzig) ein Prachtwerk tiber Kometen,
in dem er die Ansicht vertritt, dafs Kometen Ausdiinstungen der Planeten seien und
sich zunéchst auf Spiralbahnen von diesen entfernen und dann auf krummen (parabe-
lahnlichen) Bahnen durch das Sonnensystem laufen (Hevelius 1668).

Erst das Erscheinen des grofsen Kometen von 1680 (Kirch), der sowohl vor wie nach
seiner Sonnenpassage gut beobachtet werden konnte, brachte den Durchbruch in die
richtige Richtung. Doerffel (1681) stellte fest, dafi sich die beiden Bahnbdgen durch eine
einzige Parabel darstellen liefSen, in deren Brennpunkt die Sonne stand (Dorscher &
Moeller 1983).

Bei der Bewertung dieser Versuche muf man bedenken, dafs es zu dieser Zeit kei-
ne Vorstellungen dariiber gab, welche Krifte fiir die Bewegung der Himmelskorper
verantwortlich waren. Das allgemeine Gravitationsprinzip und das Gravitationsgesetz
wurden erst 1687 verdffentlicht. Die bekannten Keplerschen Gesetze beschreiben nur
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die Bahnen und Bewegungen der Planeten, geben aber keinerlei physikalische Begriin-
dung. Ihre verallgemeinerte Anwendung auch auf andere Himmelskorper, etwa auf
die Kometen, kam offensichtlich niemandem in den Sinn.

Die Entdeckung des Wiederkehrens bestimmter Kometen verdanken wir Edmond Hal-
ley, der in seiner 1705 erschienen Zusammenfassung der Kometenastronomie schreibt:

"Ich glaube, der Komet, der 1531 von Apianus beobachtet wurde, ist dersel-
be wie der, den Kepler und Longomontanus 1607 beschrieben und derselbe,
den ich selbst nach erneuter Riickkehr 1682 beobachtet habe. ... Nach allem
wage ich zuversichtlich vorherzusagen, dafd dieser um das Jahr 1758 wie-
derkommen wird.”

(Halley 1705)

Von den 24 Kometen aus den Jahren 1332 bis 1698, deren Bahnelemente Halley in dieser
Arbeit zusammenstellte und untereinander verglich, sollten eigentlich fiinf periodisch
sein. Aber bei vier davon war die scheinbare Ubereinstimmung der Elemente Folge
liickenhafter und ungenauer Beobachtungen. Nur einer, eben der spater nach ihm be-
nannte, erfiillte die Erwartung.

Halleys Vorhersage war zu seiner Zeit ein erhebliches Wagnis. Zwar war Newtons Gra-
vitationstheorie bereits vor fast zwanzig Jahren veroffentlicht worden und ihre Bedeu-
tung fiir die Bewegungstheorie der Planeten allgemein anerkannt. Aber es gehorten
Mut und Uberzeugung dazu, sich auf diese Theorie zu stiitzen, um die Bahn eines
jener ungewohnlichen Himmelskorper vorherzusagen, an denen sich so bedeutende
Astronomen wie Kepler und Hevelius vergeblich versucht hatten.

Man mufi in diesem Zusammenhang auch berticksichtigen, daf} die Grenze des Son-
nensystems zu Halleys Zeit immer noch durch die Bahn des Planeten Saturn gebildet
wurde. Bei einer Umlaufszeit von 76 Jahren mufSte die Bahn des Kometen nach dem
3. Keplerschen Gesetz eine grofie Halbachse von knapp 18 AE haben. Mit einer Exzen-
trizitdt von 0.967 ergibt sich eine Apheldistanz (sonnenfernster Bahnpunkt) von 35.3
AE, der Komet befindet sich dann weit jenseits der damals bekannten Grenze des Son-
nensystems. Bis in die zweite Halfte des 18. Jahrhunderts hinein blieb Halleys Komet
in Sonnenferne das dufserste bekannte Mitglied der Sonnenfamilie!

Mit der Wiederentdeckung des Halleyschen Kometen durch Johannes Palitzsch im De-
zember 1758 war bestatigt, daff das Gravitationsprinzip auch fiir Kometen gilt (Reichs-
tein 1985). Nur waren die Bahnen der meisten periodischen Kometen nicht wie die der
Planeten kreisdhnlich, sondern eben langgestreckte Ellipsen.

Natiirlich unterliegen auch die nicht-periodischen Kometen der Gravitationswirkung
der Sonne und ihrer Planeten. Ihre Bahnen lassen sich stets in guter Naherung durch
Parabeln darstellen. Damit gehoren auch diese Kometen zu den Korpern des Sonnen-
systems.

1.4 Anfdnge der Kometenphysik

Aus der Fiille der Beobachtungen, die in der Zeit nach Halley mit immer besseren tech-
nischen Mitteln durchgefiihrt wurden, liefs sich folgern, dafs die Massen der Kometen
gegeniiber denjenigen aller anderen Korper des Sonnensystems verschwindend klein
sein mufsten. Dies wurde aus verschiedensten Beobachtungen erschlossen.
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Einen besonders eindriicklichen Beweis fiir die Kleinheit der Kometenmassen lieferten
die Kometen Lexell (1770 I) und Brooks 2 (1889 V),, die — wie spétere Riickrechnungen
der Bahnen ergaben — 1767 bzw. 1886 das System der Jupitermonde durchquert hatten,
ohne daff man eine Spur eines Einflusses auf deren Bewegung feststellen konnte. Da-
gegen hatte die Gravitationswirkung des grofien Planeten die Bahn der Kometen vollig
verandert (Wurm 1954).

Die Massen der Kometen wurden bis in die jiingste Zeit bei entsprechenden Gelegen-
heiten immer wieder neu bestimmt, die erhaltenen Werte dabei immer kleiner. Nahm
Laplace 1805 noch an, dafy die Masse der Kometen nicht grofser als 1/5000 der Erd-
masse sein kann, so senkten die gegenseitigen Storungen, die die beiden Teile des 1846
zerbrochenen Kometen Biela aufeinander ausiibten, diese Obergrenze auf etwa ein Mil-
lionstel Erdmasse ab. Aus der Annahme, dafi die Koma des Kometen wie eine Atmo-
sphére durch die Schwerkraft des Kerns gebunden sei, leitete Faye fiir den Donatischen
Kometen 1858 wiederum eine Masse ab, die um den Faktor 1000 kleiner war. In der Fol-
gezeit mufite die Grenze nochmals auf ein Tausendstel dieses Wertes verringert werden
(Tammann & Véron 1985, Sfountouris 1986).

Die Einfliisse der grofien Planeten, insbesondere von Jupiter und Saturn, fithren zur
Bildung von Kometenfamilien, die sich durch eine etwa gleiche Grofse der Bahnhalb-
achsen ihrer Mitglieder ausweisen. Sie entstehen bei nahen Voriibergdngen der Kome-
ten an den Planeten, wodurch die urspriinglichen Kometenbahnen erheblich verandert
und die Umlaufszeiten meist deutlich verkiirzt werden. Die Apheldistanz der neuen
Kometenbahn ist danach von der gleichen Gréfienordnung wie die Halbachse des st6-
renden Planeten. Aber auch das Gegenteil ist moglich: aus einem kurzperiodischen
Kometen wird einer mit langer oder sehr langer Umlaufszeit. Welcher Fall eintritt und
wie sich die Begegnung auf die Kometenbahn auswirkt, hdngt von der gegenseitigen
Stellung von Komet und Planet ab (Wurm 1954).

Das Erscheinungsbild eines Kometen sagt nichts aus tiber die wirkliche Grofse dieses
Himmelskorpers. Erstmals versuchte Tycho Brahe auf der Basis der von ihm ermittelten
Parallaxen, die Dimensionen des Kometen von 1577 zu bestimmen. Wegen der Unge-
nauigkeiten der Messungen sind die zahlenméfSigen Ergebnisse zwar ohne Bedeutung,
aber allein die qualitative Vorstellung von der gewaltigen Ausdehnung dieses Him-
melskorpers offnete zu seiner Zeit vollig neue Einsichten.

Die Feststellung innerer Strukturen und in deren Folge Hypothesen tiber den Aufbau
eines Kometen ergaben sich, nachdem im Laufe des 17.]Jahrhunderts zahlreiche hel-
le Kometen mit dem Fernrohr beobachtet werden konnten. Seinen Eindruck von der
Beobachtung des Halleyschen Kometen 1682 fafite Robert Hooke so zusammen:

”Alle Phanomene dhneln so vollstindig einem brennenden, flammenden
und dampfenden Korper in der Luft nahe der Erde, dafd ich — so weit ich
mich informieren konnte — keinen Grund sehe zu bezweifeln, dafs der Ko-
met ein in Flammen stehender Korper ist. Selbst wenn es schwer zu erkldren
ist, wie dort, wo sich Kometen nach den Beobachtungen bewegen, ein Feuer
brennen kann.”

(Hooke 1705)

Rund 150 Jahre spéter verdffentlichte die Frankfurter Ober-Postamts-Zeitung vom
18. Oktober 1835 eine Notiz iiber Beobachtungen, die Wilhelm Struve in Dorpat bei
der erneuten Wiederkehr des Halleyschen Kometen angestellt hatte:
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”Am 29. September habe ich zuerst einen ordentlichen Schweif gesehen, der
aber noch sehr schwach war. Zugleich gelang es mir, eine vdllig zentra-
le Bedeckung eines Sterns 9. Grofie zu beobachten, der keinen Augenblick
unsichtbar ward, sondern mitten durch den Kometen mit voller Helligkeit
durchschien. Es ergibt sich daraus, daf kein fester Kern von erheblichem
Durchmesser im Kometen sein kann.”

Um die gleiche Zeit beobachtete Bessel Ausstromungen von leuchtender Materie aus
dem innersten Bereich des Halleyschen Kometen. Auf diesen Beobachtungen baute er
eine Erklarung fiir die Erkenntnis auf, dafs die Umlaufszeiten periodischer Kometen
nicht streng gleichbleibend sind. Die abstromende Materie mufite auf den Kometenkor-
per einen “Raketeneffekt” ausiiben und konnte ihn dadurch in seiner Bahn beschleuni-
gen oder abbremsen.

Nicht nur der Halleysche Komet zeigte diese verdnderliche Umlaufszeit. Besonders
deutlich hatte sie sich bei Enckes Analyse der Bahn des von Méchain 1786, von Ca-
roline Herschel 1795 und von Pons 1805 und 1818 entdeckten Kometen ergeben. Der
fortan “Enckescher Komet” genannte Himmelskorper (er war erst der zweite, dessen
Wiederkehr erfolgreich vorhergesagt wurde!) benétigte von Umlauf zu Umlauf bis zum
sonnenndchsten Punkt seiner Bahn (Perihel) stets etwa 2.5 Stunden weniger. Ein Deu-
tungsansatz fiir diese Beobachtungstatsache war Bessels Raketeneffekt, der allerdings
von Encke nicht akzeptiert wurde (Sfountouris 1986).

Die Erscheinung des Halleyschen Kometen 1835 markiert so den beginnenden Uber-
gang von dem weitgehend himmelsmechanischen Interesse an den Kometen wah-
rend des 18. und zu Beginn des 19.]Jahrhunderts zu den auf die Klarung der physi-
schen Eigenschaften dieser Korper gerichteten Untersuchungen ab etwa der Mitte des
19.Jahrhunderts. Sie wurden ermoglicht durch die Entdeckung neuer Beobachtungs-
methoden in der Physik und durch die gewachsenen Kenntnisse iiber chemische und
physikalische Vorgdnge und Zusammenhange.

Bessel leitete 1837 aus seinen Beobachtungen an P/Halley auch ein Modell iiber den
Aufbau der Kometen und das Entstehen ihrer Schweife ab. Aber erst die Erfindung der
Spektralanalyse durch Kirchhoff und Bunsen im Jahr 1850 gestattete es, die Bestandtei-
le der Kometenmaterie direkt zu beobachten. Man fand zwei Hauptbestandteile: Gas,
dessen Spektrallinien identifiziert werden konnten, und Staub, der das Sonnenlicht re-
flektiert und teilweise polarisiert. Diese Polarisation wurde erstmals durch Arago am
Halleyschen Kometen gemessen (Tammann & Véron 1985). Dagegen dauerte es noch
bis 1864, bis durch Donati zum ersten Mal das Spektrum eines Kometen (1864 II) visuell
beobachtet wurde.

Wie fiir die gesamte Astronomie, erbrachte auch fiir die Kometenforschung die Erfin-
dung der Photographie vollig neue Dokumentations- und Analysemoglichkeiten. Ers-
te erfolgreiche Versuche zur Kometenphotographie wurden 1858 am Kometen Donati
(1858 VI) durch Asherwood und Bond unternommen. Aber erst 1881 konnten wirklich
gute Photographien des hellen Kometen Tebutt (1881 III) erhalten werden. Die erste
photographische Entdeckung eines Kometen (1892e = 1892 V) gelingt E.E. Barnard 1892
auf seinen Himmelsaufnahmen.

Seit 1870 erhélt jeder Komet neben seinem Namen eine eindeutige Bezeichnung. Bis
1994 setzte sich letztere zunédchst aus der Jahreszahl und einem Kleinbuchstaben zu-
sammen (provisorische Bezeichnung). Der erste im Jahr 1870 entdeckte Komet erhielt die
provisorische Bezeichnung 1870a, der zweite 1870b und so fort. Die endgiiltige Bezeich-
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nung richtete sich nach der Reihenfolge, in der die Kometen ihr Perihel durchliefen
(1870 I, 1870 II, usw.). Der oben erwdhnte Komet 1892e war somit der 5. im Jahr 1892
entdeckte und lief zufdlligerweise auch als 5. Komet des Jahres 1892 durch sein Perihel
(1892 V).

Seit dem Jahr 1995 gilt eine neue, von der Komission 20 der IAU (International Astrono-
mical Union) definierte Nomenklatur fiir die Bezeichnung von Kometen, die sich eng
an der Asteroidennomenklatur orientiert: jeder neuentdeckte Komet bekommt neben
der Jahreszahl einen Grofsbuchstaben und eine fortlaufende Zahl; der Name wird in
Klammern dahinter gesetzt. Der GrofSbuchstabe definiert den Zeitraum, innerhalb des-
sen der Komet entdeckt wurde. Dafiir werden 24 Halbmonate definiert und diese mit
den Buchstaben A bis Y (unter Auslassung des I) bezeichnet. Die fortlaufende Zahl gibt
an, um die wievielte Neuentdeckung es sich innerhalb eines Halbmonats handelt. So
hat z.B. der zweite Komet, der in der zweiten Januarhilfte 1996 von dem Japaner Yuji
Hyakutake entdeckt wurde, die Bezeichnung 1996 B2 (Hyakutake) erhalten. Dartiber-
hinaus kann die Natur des Objektes durch Prifixe ndher spezifiziert werden, z.B. P/
fiir einen kurzperiodischen Kometen (weniger als 200 Jahre Umlaufszeit) oder C/ fiir
einen langperiodischen Kometen. Ist ein periodischer Komet bereits in mehr als einer
Erscheinung beobachtet worden (oder ist die Umlaufszeit und seine Wiederkehr aus
anderen Griinden gesichert), so erhilt er eine dauerhafte Bezeichnung, indem eine se-
quentielle Nummer vor das P/ gestellt wird, z.B. 109P /Swift-Tuttle (siehe Anhang B.3).
Es sei an dieser Stelle angemerkt, dafs in diesem Buch sowohl die alte wie auch die neue
Nomenklatur verwendet wird; Verwechslungen sollten aber nicht vorkommen.
Photographische und spektroskopische Untersuchungen wurden in der Folgezeit bei
allen ausreichend hellen Kometen durchgefiihrt. Von besonderer Bedeutung sind dabei
die Ergebnisse der Beobachtungen an den Kometen Morehouse (1908 III) und Halley
(1910 II).

Die folgenden Jahrzehnte erbrachten eine Fiille von Detailerkenntnissen. Aus ihnen
formten sich Vorstellungen vom Aufbau der Kometen und von den Vorgangen, die zu
den vielféltigen Erscheinungsformen fiihren, die bei diesen Himmelskorpern beobach-
tet werden. Besonders deutlich wurde dabei auch die enge Beziehung zwischen den
Kometen und der Sonne als Energiequelle.

Nachdem es bereits in den sechziger Jahren des 19.]Jahrhunderts gelungen war, die
in den Kometenspektren beobachteten hellsten Banden dem C;-Molekiil zuzuordnen,
fand man in der Folgezeit die Emissionslinien und -banden von Verbindungen zwi-
schen Kohlenstoff, Stickstoff, Sauerstoff und Wasserstoff. Aus den identifizierten Ra-
dikalen und Ionen schloff man, dafd diese durch physikalische und photochemische
Prozesse aus unbeobachteten Muttermolekiilen entstanden sein mufSten. Diese wieder-
um mufsten die Materie des Kometenkerns ausmachen, die bei der Anndherung an die
Sonne mehr und mehr verdampft.

Anhand der Strukturen im Schweif und ihren Verdnderungen, wie sie in den Serien
photographischer Beobachtungen dokumentiert waren, liefs sich nachweisen, daf} das
Verdampfen des Kometenmaterials nicht gleichméfig erfolgt. Die Wolken, deren Ent-
stehung zeitlichen und (auf dem stets unsichtbaren Kometenkern) auch raumlichen
Anderungen unterliegt, geraten im Schweif in den direkten Einflu der Sonnenstrah-
lung, die Atome und Molekiile zum Selbstleuchten anregt, andererseits aber auch den
Staubanteil durch den Strahlungsdruck des Lichts quer zur Bewegungsrichtung des
Kometen beschleunigt. Die Menge des verdampften Materials und damit die Gesamt-
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helligkeit des Kometen erwies sich — abgesehen von den durch die wechselnde Entfer-
nung zu Sonne und Erde bedingten Anderungen — als an die Sonnenaktivitit gekop-
pelt.

Die Fiille der beobachteten Einzelheiten verlangte zu allen Zeiten die Deutung
durch ein moglichst umfassendes Modell. Eine lange benutzte Hypothese war das
”Sandhaufen-Modell”, das Schiaparelli entwickelte, nachdem es ihm um 1866 gelun-
gen war nachzuweisen, daf3 die Teilchen, die die Meteorstrome der Perseiden und der
Leoniden hervorrufen, sich im Sonnensystem auf den gleichen Bahnen wie die Ko-
meten Swift-Tuttle (1862 III) bzw. Tempel-Tuttle (1866 I) bewegen (Schiaparelli 1871,
Yeomans 1981). Danach sollte der Kern des Kometen aus einer dichten Wolke kleiner
und kleinster meteoritischer Teilchen bestehen. Mit diesem Modell konnte man nicht
nur den nachgewiesenen Zusammenhang mit den Meteorstromen erkldren, sondern
auch das mehrfach beobachtete Auseinanderbrechen eines Kometenkerns sowie plotz-
lich auftetende Lichtausbriiche. Aber es blieben viele beobachtete Eigenschaften von
Kometen {iibrig, die trotz aller Verbesserungsversuche nicht zu diesem Modell passen
mochten.

1.5 Die moderne Kometenforschung

Der Durchbruch zu dem heute anerkannten und durch die Raumsondenuntersuchun-
gen am Kometen Halley 1986 weitestgehend bestédtigten Modell vom Aufbau eines Ko-
meten gelang um 1950. In diesem Jahr veroffentlichte Oort statistische Untersuchungen
tiber Kometen, deren Bahnen sich als parabelnahe Kurven erwiesen hatten. Schon 1932
hatte Opik dhnliche Uberlegungen angestellt (Opik 1932, Oort 1950). Beide kamen zu
dem Schluf3, dafs es in grofier Entfernung von der Sonne (ca. 50 000 AE) eine Wolke von
Kometenkernen geben miifite, aus der hin und wieder einer durch Stérungen seitens
benachbarter Sterne auf eine Bahn ins Innere des Sonnensystems abgelenkt wird. Die
Kometenkerne, die lingste Zeit ihrer Existenz im ”Tiefkiihlschrank des Weltalls” auf-
bewabhrt, sollten daher in ihrer chemischen Zusammensetzung das Material bewahrt
haben, aus dem jener Urnebel bestand, aus dem sich einst das Sonnensystem bildete.
Im gleichen Jahr erschienen die Arbeiten von FL. Whipple (Whipple 1950), in denen
er sein Modell des Kometenkerns beschrieb. Danach ist dieser ein Korper aus gefro-
renen Gasen (vorwiegend Wasser, aber auch Ammoniak, Methan und Kohlendioxid),
in den meteoritische Teilchen eingeschlossen sind. Aus diesem “schmutzigen Schnee-
ball” verdampfen bei Anndherung an die Sonne zunéchst die leichtfliichtigen Stoffe.
Dabei werden die Staubteilchen zum Teil freigesetzt, zum Teil bilden sie eine abschir-
mende Kruste. Diese wiederum kann an einzelnen Stellen aufbrechen und so die lokal
begrenzten Quellen fiir Gas- und Staubausbriiche freigeben, wie sie aus den haufig
beobachteten Erscheinungen gefolgert werden mufsten. Dafs diese “Jets” Rotation und
Bahnbewegung des Kometen beeinflussen konnen, hatte schon Bessel 1837 erkannt.

Da die Kometenmaterie wasserstofthaltige Verbindungen in grofier Menge enthilt, de-
ren molekulare Bruchstiicke spektroskopisch nachweisbar sind, mufste bei den photo-
chemischen Prozessen, die die Muttermolekiile zerstoren, auch atomarer Wasserstoff
freigesetzt werden. Dieser wiirde von der Ultraviolettstrahlung der Sonne zu Fluores-
zenzleuchten angeregt. Jeder Komet sollte also von einer weit ausgedehnten Wasser-
stoffhiille umgeben sein, deren Leuchten nur Satellitenteleskopen zuganglich ist, weil
es im UV-Licht erfolgt, welches durch die irdische Atmosphére absorbiert wird. Diese
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von L. Biermann 1968 aufgestellte Hypothese (Biermann 1968), die aus seinen Unter-
suchungen iiber die Wechselwirkung zwischen Sonnenstrahlung und Kometenmaterie
erwachsen war, konnte an den hellen Kometen Tago-Sato-Kosaka (1969g) und Bennett
(1969i) mit den Satelliten OAO 2 und OGO 5 umgehend nachgewiesen werden (Code
1972).

Aber nicht nur fiir den Aufbau des Kometenkerns entstanden in dieser Zeit bahnbre-
chende Modelle, auch die Dynamik der Kometenschweife konnte weitgehend geklart
werden.

Aus dem Verhalten der Plasmaschweife schlofs Biermann 1951 auf die Existenz ei-
nes standig von der Sonne wegflielenden Stroms geladener Teilchen (Biermann 1951,
1958). Dieser "Sonnenwind” und die ionisierten Partikel der Kometenmaterie beein-
flussen sich beim Zusammentreffen gegenseitig. Die Folge mufiten Ablenkungen der
Kometenschweife in den von den Sonnenwindpartikeln erzeugten oder mit ihnen flie-
enden elektrischen und magnetischen Feldern sein. Zunédchst war die Existenz des
Sonnenwinds eine rein hypothetische Forderung. Aber schon die ersten Raumsonden
zu Nachbarplaneten der Erde wiesen diesen Teilchenstrom nach. Damit war zumindest
grundsétzlich gekldrt, warum der Plasmaschweif der Kometen gerade und stets von
der Sonne weg gerichtet ist und wie es zu den beobachteten hohen Beschleunigungen
von Teilchenwolken in den Schweifen kommen konnte.

Fiir die Dynamik des Staubschweifs legten Finson und Probstein 1968 eine Theorie vor,
die viele der Beobachtungen erkldren konnte und es gestattete, Vorhersagen tiber das
Aussehen von Kometenschweifen zu machen (Finson & Probstein 1968).

Schon lange vorher war erkannt worden, dafd die beobachteten Abweichungen der
Staubteilchen von der Keplerbewegung im gemeinsamen Gravitationsfeld von Kome-
tenkern und Sonne auf die Wirkung des Strahlungsdrucks zuriickzufiihren waren, den
das Sonnenlicht auf die Staubpartikel ausiibt. Finson und Probstein untersuchten die
Bewegung von Teilchen unterschiedlicher Grofien, die den Kometenkern mit einer an-
genommenen Anfangsgeschwindigkeit verlassen. Aus den Bahnen berechneten sie die
Partikelverteilung im Schweif und daraus Linien gleicher Helligkeit. Der Vergleich, z.B.
an den Kometen Arend-Roland und Bennett, erbrachte eine beinahe vollstindige Uber-
einstimmung zwischen Beobachtung und Theorie.

Einer der Meilensteine in der bisherigen Geschichte der Kometenforschung war die
Untersuchung des Kometen Halley durch fiinf Raumsonden zwischen dem 6. und
13. Mérz 1986. Viele der dargelegten Vorstellungen konnten bestétigt werden. Erstmals
gelang es, den Kern eines Kometen direkt zu sehen und die vorausgesagten Mutter-
molekiile nachzuweisen. Die Beobachtungsergebnisse bestétigten viele der dargelegten
Vorstellungen, warfen aber auch neue Fragen auf (Grothens 1993).

Aktuellster Hohepunkt der Kometenforschung war schliefilich im Juli 1994 das Ein-
tauchen der Bruchstiicke des Kometen P/Shoemaker-Levy 9 in die Jupiteratmosphdre.
Erstmals in der Geschichte der Astronomie iiberhaupt konnte die gesamte Welt das
beeindruckende Schauspiel quasi live miterleben. Kaum einer hatte sich zuvor das
Ausmaf der verursachten Erscheinungen auch nur anndhernd vorstellen konnen. Aber
nicht nur die sichtbaren Phanomene brachten der Kometenforschung wichtige Erkennt-
nisse, sondern in besonderem Mafse die durch die Feuerballe ermdglichte spektrale Be-
stimmung der Kometenmaterie. Die Auswertung dieses Ereignisses wird noch mehrere
Jahre in Anspruch nehmen und uns neben zahlreichen Erkenntnissen sicher auch wie-
der einige neue Rétsel aufgeben.
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Wie liickenhaft trotz tiber vierhundertjdhrigem Bemiihen unser Wissen noch immer ist,
zeigt sich besonders dann, wenn es gilt, das Verhalten eines individuellen Kometen zu
beschreiben. Sehr oft reichen alle theoretischen Ansitze nicht aus und es kommt ganz
anders als erwartet.
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2 Die Kometenbeobachtung mit Amateur-
mitteln

von A.Kammerer

Ziel dieses einleitenden Kapitels soll es sein, dem Leser die Motivation eines Kome-
tenbeobachters ndherzubringen. Zu diesem Zweck wird eine Auswahl von Kometen
vorgestellt, die zwischen 1973 und 1996 mit Amateurmitteln beobachtet werden konn-
ten, und die Besonderheiten in Bezug auf Sichtbarkeit, Entwicklung oder nachweisbare
Strukturen aufwiesen. Dabei handelt es sich um eine rein kursorische Abhandlung; na-
here Erlduterungen zu den aufgefiihrten Details finden sich im vorangegangenen bzw.
in den nachfolgenden Kapiteln.

Gleich zu Beginn soll nicht verschwiegen werden, daff die meisten Kometen eher
schwache und unscheinbare Objekte sind, die hdufig nicht einmal das Charakteristi-
kum dieser Himmelskorper, den Schweif aufweisen. Auf der anderen Seite muf aber
betont werden, dafs es nur wenige Kometen gibt, die tiberhaupt keine Besonderhei-
ten zeigen. Spektakuldre Objekte mit einem flachenhellen bzw. langen Schweif treten
allerdings nur im Abstand von etwa 10-20 Jahren auf. Als Beispiele konnen hier die
Kometen West (1976 VI) und C/1996 B2 (Hyakutake) genannt werden.

Neben den Kometen als den eigentlichen Objekten des Interesses ist haufig auch ihr
Weg vor der Sternenkulisse interessant. So passierte der 8™ helle Komet Panther (1980u)
am 11. Marz 1981 den Polarstern in einem Abstand von nur 0.5°. Komet Halley lief im
April 1986 nahe an der Galaxie Centaurus A voriiber (Abb. 2.6) und 24P /Schaumasse
durchquerte im Februar 1993 den Kaliforniennebel. Neben solchen eher aufiergewhn-
lichen Begegnungen kommt es alljahrlich zu etlichen nahen Voriibergéngen an hellen
Sternen, auffilligen Sterngruppierungen oder nichtstellaren Objekten. Auf diese Weise
fand der Autor seinen ersten Kometen, Kobayashi-Berger-Milon (1975h), zuféllig, als
dieser gerade in weniger als einem Grad Abstand an Mizar/Alkor voriiberlief. Noch
interessanter ist die nahe Begegnung zweier Kometen. Abbildung 2.1 zeigt die Kome-
ten Takamizawa-Levy (1994f) und McNaught-Russell (1993v) im Abstand von 1°.
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Abb.2.1 Enge Begegnung der Ko-
meten  Takamizawa-Levy  (1994f)
und McNaught-Russell (1993v) am
8.6.1994, 21:40-21:45 UT. Der 8.5™
helle Komet Takamizawa-Levy steht
1° nordlich des 10.5™ schwachen Ko-
meten McNaught-Russell. Aufnahme
mit Schmidtkamera 1.5/300 mm auf
TP 2415 hyp. Photo: M. Jager

Grundsitzlich zeigt jeder Komet eine individuelle, nur eingeschréankt voraussagbare
Entwicklung im Verlauf seiner Sichtbarkeit. Allerdings sind die Besonderheiten oft-
mals erst auf den zweiten Blick, sprich bei der Auswertung, erkennbar. Im einfachsten
Fall verlauft die Helligkeitsentwicklung lediglich flacher oder steiler als erwartet. Eine
flache Helligkeitsentwicklung wird im allgemeinen zwar zu einer geringeren Maximal-
helligkeit fithren, den Kometen dafiir aber langer fiir Amateurinstrumente zugénglich
machen. Als Beispiel sei hier der Komet Levy (1990c) genannt, der 1990/91 fast ein
Jahr lang mit Amateurmitteln beobachtbar blieb und in den Wochen seiner maxima-
len Helligkeit (4.0™) als vollmondgrofie Wolke mit dem blofien Auge zu erkennen war

(Abb. 2.2, Méller 1991).
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Abb.2.2 Komet Levy (1990c)
am 24.8.1990, 22:09-22:13 UT. Der
Komet zeigte neben der voll-
mondgrofien Koma in jenen Wo-
chen einen maflig hellen Gas-
und einen diffusen, breiten Staub-
schweif. Wahrend zweier Wochen
war der Schweif nach unten ge-
richtet, ein bei Kometen seltener
Anblick. Aufnahme mit Schmidt-
kamera 1.5/257 mm auf TP 2415.
Photo: G. Gramm

Eine sehr steile Helligkeitsentwicklung wies hingegen der schon verlorengeglaubte Ko-
met 122P/de Vico im Jahr 1995 auf — ein bei periodischen Kometen verschiedentlich
anzutreffendes Verhalten. Trotz einer maximalen Helligkeit von 5.5™ konnte er gerade
mal etwas iiber drei Monate lang von Amateuren verfolgt werden (Kammerer & Moller

1996a).

Haufig verlauft die Helligkeitsentwicklung vor und nach dem Perihel unterschiedlich.
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Besitzt der Komet eine ausreichende Zahl aktiver Gebiete, so wird die Helligkeit nach
dem Periheldurchgang langsamer zuriickgehen als sie zuvor zunahm und der Komet
meist insgesamt heller sein als zuvor. Ein schones Beispiel stellte diesbeziiglich der im
Maximum 6™ helle Komet Liller (1988a) dar. Im anderen Fall geht die Helligkeit nach
dem Perihel rasch zurtick und auch die absolute Helligkeit wird unter dem Wert vor
dem Periheldurchgang liegen, wie es z.B. beim Kometen Austin (1990 V) der Fall war,
der weit hinter den hohen Erwartungen zurtickblieb und nach dem Periheldurchgang
nur noch kurze Zeit beobachtet werden konnte (siehe Kapitel 5). Eine weitere Besonder-
heit stellt ein zeitlich verschobenes Maximum der heliozentrischen Helligkeit dar. Wah-
rend dieses Phanomen bei dlteren periodischen Kometen nicht allzu selten ist, gehort es
bei nichtperiodischen Schweifsternen, wie z.B. dem 8.5™ hellen Kometen Skorichenko-
George (1989¢1), zur grofien Ausnahme. Dieser erreichte seine grofite heliozentrische
Helligkeit bereits Anfang Mérz 1990, 35 Tage vor dem Periheldurchgang (Kammerer
1990).

Schliefilich zeigen manche Kometen richtiggehende Briiche in ihrer Helligkeitsentwick-
lung. So wurde bereits mehrfach beobachtet, dafy die heliozentrische Helligkeit eines
Kometen zunéchst steil ansteigt um plotzlich nahezu zu stagnieren. Bertihmte Beispie-
le stellen die Kometen Halley und C/1996 B2 (Hyakutake) dar, deren Helligkeit in den
ersten Wochen intensiver Beobachtung so rasch anstieg, daf$ bereits Maximalhelligkei-
ten um -2™ prognostiziert wurden. In einer Sonnendistanz von etwa 1.7 AE bzw. 0.55
AE verlangsamte sich die Helligkeitszunahme dann jedoch betréchtlich, so dafs die tat-
sachlich beobachteten Maximalhelligkeiten im Perihel bei lediglich 2.5™ lagen.

Neben diesen fiir den Beobachter eher unspektakuldren Besonderheiten in der Ent-
wicklung gibt es regelrechte Helligkeitsaus- bzw. -einbriiche. Diese konnen klein sein,
wie beim Kometen Tanaka-Machholz im Jahr 1992, der seine Helligkeit innerhalb eines
Tages um iiber 1 Grofienklasse steigerte (sieche Abb. 5.13), aber auch extreme Ampli-
tuden erreichen. So steigerte der periodische Komet 73P/Schwassmann-Wachmann 3
seine Helligkeit im Herbst 1995 innerhalb von Tagen von 11™ auf 5™, und die Hellig-
keit des Kometen 41P/Tuttle-Giacobini-Kresak stieg im Friithjahr 1973 sprunghaft um
sagenhafte 10 Groflenklassen an! Fiir wenige Tage konnte dieser normalerweise 14™
schwache Komet als 4™ helles Objekt sogar mit bloffem Auge gesichtet werden (Ah-
nert 1975). Umgekehrt zeigte der Komet Tsuchiya-Kiuchi (1990i) einen Helligkeitsein-
bruch um {iber eine Grofienklasse innerhalb weniger Tage (Kammerer 1991). Und der
Komet C/1996 Q1 (Tabur) verwandelte sich 15 Tage vor seinem Periheldurchgang in-
nerhalb von zwei Wochen von einem 5™ hellen, deutlich zur Mitte hin kondensierten
Schweifstern in ein diffuses, langliches, 4™ schwécheres Etwas (Abb. 2.3). Manche Ko-
meten kommen der Sonne fiir ihre Groéfie zu nahe und 16sen sich vor den Augen der
Beobachter buchstéblich auf, wie es die Kometen Machholz (1985e), Machholz (1988;j)
und Mueller (1991h;) eindrucksvoll vorgefiihrt haben.
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Abb. 2.3 Komet C/1996 Q1 (Tabur). Linkes Bild vom 13.10.1996, 1:24-1:30 UT (sechs Tage vor
dem Helligkeitseinbruch) mit M 97 und M 108. Aufnahme mit Schmidtkamera 1.7/300 mm
auf TP 2415 hyp. Photo: N. Mrozek. Rechtes Bild vom 4.11.1996, 4:20-4:30 UT. Aufnahme mit
Schmidtkamera 1.8/450 mm auf TP 2415 hyp. Photo: M. Jager

Charakteristisch fiir Helligkeitsaus- bzw. -einbriiche ist die plotzliche Helligkeitsan-
derung innerhalb von Stunden bis wenigen Tagen. Dabei kann das Ausgangsniveau
nach relativ kurzer Zeit wieder erreicht werden, oder aber die plotzliche Helligkeitsan-
derung wird tiber Wochen bis Monate gehalten. Derartige Helligkeitsausbriiche haben
zwei Ursache: zum einen das Aufbrechen eines bis dahin inaktiv gewesenen Aktivitéts-
gebiets, zum anderen eine Kernteilung mit darauffolgender plotzlicher Gas- und Staub-
freisetzung. Das spektakulérste Beispiel der letzten zwei Jahrzehnte stellt diesbeziiglich
zweifellos der Komet West im Friihjahr 1976 dar. Wahrend sich seine Helligkeit bei der
Anndherung an die Sonne erwartungsgemaf} entwickelte, {iberraschte er die astrono-
mische Welt bei seinem Auftauchen am Morgenhimmel wenige Tage nach der grofsten
Sonnenndhe mit einer um den Faktor 15 grofieren Helligkeit! Der im Perihel -3™ helle
Komet zeigte dariiberhinaus einen hellen, préachtig strukturierten, 30° langen Staub-
schweif (Abb. 2.4), der von etlichen Beobachtern bei der Erstbeobachtung zunichst als
ein heller Scheinwerferkegel mifideutet wurde, ehe der Kometenkopf iiber dem Ho-
rizont erschien! Wenige Tage spéter enthiillten groflere Teleskope dann die Ursache:
Der Kern hatte sich in vier Teile aufgespalten, die in den folgenden Wochen langsam
auseinander drifteten.
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Abb.2.4 Komet West (1976 VI) mit seinem eindrucksvollen Staubschweif am 4.3.1976,
4:33-4:37 UT. Aufnahme mit Teleobjektiv 2/85 mm auf Kodak Ektachrome 23 DIN. Photo: J. Lin-
der

Neben der starken Sonneneinstrahlung in der Zeit des Periheldurchgangs gibt es noch
eine weitere Ursache fiir das Auseinanderbrechen eines Kometenkerns: der nahe Vor-
tibergang an einem Planeten. Das mit Abstand spektakuldrste Schauspiel zeigte dies-
beziiglich der Komet Shoemaker-Levy 9 beim Eintauchen der Bruchstiicke in die Jupi-
teratmosphére. Heute ist sicher, dafd dieser Komet Jupiter zunédchst mehrere Jahrzehnte
lang auf einer sehr elliptischen Bahn umkreiste, bevor er dem Gasriesen im Juli 1992 so
nahe kam, daf8 er in mindestens 22 Bruchstticke zerbrach. Nur der dadurch freigesetz-
ten Gas- und Staubmenge war es zu verdanken, daf3 er selbst in grofien Amateurtele-
skopen als Objekt der 14. Groflenklasse sichtbar wurde.

In den letzten Jahren wurde eine ganze Reihe von Kernteilungen beobachtet. Allerdings
muf$ hierbei deutlich gesagt werden, daff dieses Phanomen fiir den Amateur nur bei
helleren Kometen verfolgbar ist. Der aktuellste Fall betraf den Kometen P/Machholz 2
(19940). Der 0sterreichische Amateur Michael Jager bemerkte zwei Wochen nach der
Entdeckung auf einer seiner Aufnahmen ein knappes Grad von der Hauptkomponente
entfernt ein weiterers kometares Gebilde, das sich als Fragment entpuppte. Wahrend
die Hauptkomponente in den folgenden drei Wochen langsam schwécher wurde, stei-
gerte das Fragment im gleichen Zeitraum seine Helligkeit deutlich und war wenige
Tage lang so hell wie die dann 8™ helle Hauptkomponente. Fiir einige Tage konnte
man als Amateur somit einen Doppelkomenten beobachten (Abb. 2.5)! Letztlich gelang
beim Kometen P/Machholz 2 die Identifikation von 5 Fragmenten, die wie auf einer
Perlenkette aufgereiht angeordnet waren (Kammerer & Moller 1995).
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Abb. 2.5 Der "Doppelkomet” P/Machholz 2 (19940) am 11.10.1994, 3:02-3:25 UT. Das Fragment
D ist dhnlich hell wie die Hauptkomponente. Aufnahme mit Schmidtkamera 1.5/300 mm auf
Kodalith (ortho). Photo: M. Jager

Aber nicht nur den Gasriesen des dufleren Sonnensystems ndhern sich die Schweifs-
terne. Auch die Erde hatte in den letzten Jahrzehnten einige nahe Begegnungen mit
Kometen. Immerhin kam der Komet Lexell im Jahr 1770 bis auf 0.015 AE — 6-fache
Mondentfernung — heran! In kaum grofierer Entfernung flog im Mai 1983 der Komet
IRAS-Araki-Alcock (1983d) voriiber. Nur 8 Tage vor seiner grofiten Erdndhe (am 11.5.
mit 0.031 AE) entdeckt, konnte der Autor die rasante Entwicklung des Erscheinungs-
bildes dank gniddigen Wetters (es regnete zwar jeden Tag in Stromen, klarte aber nachts
fiir 1-2 Stunden auf) verfolgen. Die Spannung wurde noch dadurch gesteigert, daf$ die
erste Bahn erst zwei Tage vor der grofiten Erdnéhe bekannt wurde. Zeigte sich der Ko-
met am 5. Mai noch als 6.5™ helles, 20" grofles Objekt, so stellte der Autor drei Tage spi-
ter verbliifft fest, dafd sich seine Helligkeit versechsfacht und sein Komadurchmesser
mehr als verdoppelt hatte. Einen Tag spater waren es bereits 3.0™ und 1.2° (Abb. 2.6).
Am 10. und 11. Mai konnte man den 2™ hellen Kometen bei hoheren Vergrofierun-
gen vor dem Sternenhintergrund richtiggehend laufen sehen, zudem war ein kleiner
Jet, von der auffallenden zentralen Kondensation in Richtung Sonne, schon ausgebil-
det. Unter einem dunklen Himmel stand der Komet an beiden Tagen als etwas iiber 2°
Grad grofie, diffuse, aber dennoch aufféllige Wolke am Himmel. Ubrigens lief nur einen
Monat spiter ein weiterer Komet, Sugano-Saigusa-Fujikawa (1983e), in der doppelten
Entfernung an der Erde voriiber. Wahrend allerdings IRAS-Araki-Alcock ein schones
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Objekt war, enttduschte dieser Komet. Er erreichte lediglich eine Helligkeit von 6.5™
und war aufgrund der geringen Fldchenhelligkeit seiner 45’ groBen, vollig diffusen Ko-
ma nur schwer auffindbar - das typische Bild eines schwachen Kometen, der nahe an
der Erde steht (Kammerer 1984).

Abb. 2.6 Komet IRAS-Araki-Alcock (1983d) am 9.5.1983, 22:54-22:56 UT. Gut erkennbar ist die
exzentrische Lage der zentralen Kondensation und die parabelférmige Komaform. Aufnahme
mit Teleobjektiv 2.8/200 mm auf Tri-X. Photo: J. Linder

Die Koma selbst kann eine Vielzahl von Details aufweisen. Am hédufigsten zeigt sie sich
unspektakuldr als diffuser Nebel, der mehr oder minder stark zur Mitte hin konden-
siert ist und haufig einen sternféormigen Pseudokern (“false nucleus”) aufweist. Inter-
essanter wird es schon, sofern die Koma auffallend elliptisch ist, wie beim 8™ hellen
Kometen 19P/Borrelly im Jahr 1995 (Abb. 6.10). Zeitweise sah dieser Komet einer el-
liptischen Galaxie recht dhnlich (Bortle 1995). Ebenfalls interessant wird es, sofern die
zentrale Kondensation nicht in der Mitte, sondern zum Rand hin verschoben liegt, wie
beim dann 5™ hellen Kometen C/1995 O1 (Hale-Bopp) im Sommer/Herbst 1996. Im
Extremfall geschieht es, dafd sie sogar ganz am Rand zu liegen kommt, wie beim Ko-
meten IRAS-Araki-Alcock in den Tagen seiner grofiten Erdndhe geschehen. In einem
solchen Fall erscheint die Koma meist insgesamt parabelférmig, zur Sonne hin scharf
begrenzt, wihrend der sonnenabgewandte Teil diffus ist.

Bei helleren Kometen konnen im Inneren der Koma hochinteressante Strukturen sicht-
bar sein, die zu erkennen es im allgemeinen aber groflerer Instrumente und hohe-
rer Vergrofierungen bedarf. Das hdufigste kernnahe Phanomen ist das Auftreten von
Jets, kleinen, mehr oder weniger scharf begrenzten Gasfontanen, bevorzugt in Sonnen-
richtung. Diese konnen aufgrund der Kernrotation spiralférmig gekriimmt sein; auch
konnen sich mehrere Jets tiberlappen und dann {iiber einen grofleren Winkelbereich
als diffuses Gebilde in Erscheinung treten. Die Kometen C/1995 O1 (Hale-Bopp) und
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C/1996 B2 (Hyakutake) miissen hier genannt werden. Ein weiteres Phanomen sind die
Enveloppen, radial um den Kern angeordnete Schalen hoherer Dichte von Gas und
Staub und damit groflerer Helligkeit auf der Sonnenseite. Enveloppen wandern mit
5" —10"” /h nach auflien, werden aber nur in sehr hellen Kometen, wie z.B. C/1996 B2
(Hyakutake), visuell sichtbar. Sehr selten kann der sogenannte Kernschatten beobach-
tet werden. Dabei handelt es sich um eine lineare Struktur geringerer Helligkeit, die
sich vom Kern ausgehend in Richtung Schweif erstreckt. Abb. 6.7 zeigt diese Struktur
beim Kometen Bradfield (1987s). Schliefilich ist die Koma bei hellen Kometen héufig
nicht rein weifs, sondern zeigt eine mehr oder weniger intensive griinliche Farbung.
Das Merkmal der Kometen schlechthin, den Schweif, zeigen visuell ungefdhr ein Drit-
tel, photographisch etwa doppelt soviele Kometen. Uberwiegend ist der Schweif vi-
suell schwach. Prinzipiell gibt es zwei unterschiedliche Schweiftypen, den Gas- und
den Staubschweif. Kometen, die lediglich einen Gasschweif aufweisen sind deutlich
in der Uberzahl. Der Gasschweif bildet sich in der Regel vor dem Staubschweif aus,
der meist erst in geringerer Sonnendistanz erscheint. Wahrend der Gasschweif im all-
gemeinen von filigraner Natur ist, einen kleinen C)ffnungswinkel aufweist und ziem-
lich gerade vom Kometenkopf weglduft, ist der Staubschweif eher facherférmig. Dabei
wurden Offnungswinkel nahe 90° beobachtet, wie beim Kometen Halley im April 1986
(Abb. 2.7). Visuell erscheint der Staubschweif als meist strukturarme, in Sonnennihe
erkennbar gekriimmte, Aufhellung. Helle bis sehr helle Kometen kénnen aber auch
visuell deutlich sichtbare Verdichtungen und Knoten innerhalb des Staubschweifs auf-
weisen, wie zuletzt der Komet West. Wahrend Staubschweife im allgemeinen nur lang-
same Verdnderungen aufweisen, konnen Gasschweife, besonders in grofierer Sonnen-
ndhe, extrem dynamisch sein.

Die Verfolgung von Schweifstrukturen ist eine Doméne der Photographie, zumal diese
visuell meist sehr schwierig zu beobachten sind. Die hédufigste und fiir den visuellen
Beobachter lohnendste Schweifstruktur stellen die sogenannten Schweifstrahlen (Stre-
amer) innerhalb des Gasschweifs dar. Diese erscheinen als vom Kometenkopf ausge-
hende lineare Gebilde grofierer Helligkeit, die tiber Stunden hinweg ihren Winkel zur
Hauptschweifachse deutlich andern konnen. Gut erkennbar waren derartige Streamer
z.B. im Schweif der Kometen Liller (1988a), 122 /de Vico (Abb. 6.11) und C/1996 B2
(Hyakutake). Daneben treten in groflerer Sonnenndhe haufig Schweifkondensationen
auf, deren Bewegung weg vom Kern bereits nach kurzer Zeit nachweisbar ist und
die zudem stdndig ihre Helligkeit und Form verdndern. Eine extrem grofie Dynamik
konnte diesbeziiglich beim Kometen Okazaki-Levy-Rudenko (1989r) beobachtet wer-
den (Abb. 6.13).

In sehr seltenen Féllen passiert es, dafd ein Komet seinen Schweif kurzfristig verliert.
Der ”alte” Schweif kann dabei fiir einige Tage noch als schwéacher werdendes Ge-
bilde neben dem Kometenkopf erkannt werden, bevor er zu schwach und diffus ge-
worden ist. Wenige Stunden bis Tage danach bildet der Komet einen neuen Schweif
aus. Bertithmtes, immer wieder zu findendes Beispiel, ist der Komet Morehouse aus
dem Jahr 1908. In den letzten Jahrzehnten konnte ein derart spektakuldrer vollstandi-
ger Schweifabrifd nicht beobachtet werden, doch zeigten sowohl der Komet 1P/Halley
(Abb. 6.2) als auch der Komet C/1996 B2 (Hyakutake) Teilablosungen. Schliefdlich kann
neben dem eigentlichen, von der Sonne weggerichteten Schweif ein sogenannter Ge-
genschweif beobachtet werden. Ein solcher tritt nur auf, sofern die Erde nahe an der
Kometenbahnebene steht. Er kann wihrend dieser Zeit dann als nadelférmig spitzes
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bis breites, diffuses Gebilde in der Gegenrichtung zum eigentlichen Schweif beobachtet
werden. Gegenschweife sind gar nicht mal so selten. Meistens sind sie allerdings ziem-
lich schwach und bleiben daher den Photographen vorbehalten. Ab und zu werden sie
aber so hell, daf sie auch visuell mehr oder weniger gut zu erkennen sind (Abb. 2.8).
Beispiele der letzten Jahrzehnte stellen die 6-7™ hellen Kometen Austin (1984i), Brad-
field (1987s) und C/1995 Q1 (Bradfield) dar. In seltenen Fillen wird der Gegenschweif
sogar heller als der eigentliche Schweif, was dazu fiihren kann, dafl der Komet einer
langgestreckten Galaxie nicht undhnlich sieht, wie beim Kometen 73P/Schwassmann-
Wachmann 3 geschehen (Abb. 2.9).

Sehnlichster Wunsch eines jeden Kometenbeobachters ist allerdings das Erscheinen ei-
nes hellen Kometen, der viele der beschriebenen Phdnomene auf einmal zeigt. Im be-
trachteten Zeitraum gab es nur zwei derartige Erscheinungen, den bereits behandelten
Kometen West 1976 und den von vielen gesehenen Kometen C/1996 B2 (Hyakutake).
Letzterer war tiberraschenderweise erst drei Monate vor seinem Periheldurchgang von
einem japanischen Amateur als 11™ schwaches Objekt entdeckt worden. Wenige Tage
spater war klar, daf$ dieser Schweifstern nicht nur der Sonne bis auf 0.23 AE nahe kom-
men, sondern fiinf Wochen zuvor auch die Erde in einem Abstand von nur 0.10 AE
passieren wiirde. Er sollte gemifs den Prognosen dann als 0-1™ helles, grofies Objekt
am Himmel stehen und moglicherweise einen 20°—40° langen, wenn auch schwachen
Schweif aufweisen. Letzterer sollte erst in den Tagen vor dem Periheldurchgang eine
grofie Flachenhelligkeit erreichen. Die Erwartungen waren entsprechend hoch, wiirde
der Komet sie erfiillen konnen?

Die Erdpassage des Kometen war atemberaubend. In den Tagen vor der grofiten Erd-
ndhe nahmen Helligkeit, Komadurchmesser und Schweiflinge rasant zu. Lag die Hel-
ligkeit am 15.3 noch bei 3.5™, so waren es am 20.3. bereits 2.0™. Der Komadurchmesser
war in diesen fiinf Tagen von 30" auf 60’, der Schweif von 4° auf 15° angewachsen. Bis
zu seiner grofiten Erdndhe am 25.3. stieg die Helligkeit auf 0.0™ an, der Durchmesser
der stark kondensierten, intensiv griinlich leuchtenden Koma erreichte iiber 1.5°. Das
eigentlich Spektakuldre aber war die starke Zunahme der Schweiflinge, die zum Grof3-
teil auf die in den Tagen der grofiten Erdnédhe drastisch abnehmende perspektivische
Verkiirzung zuriickzufiithren war. Der Schweif konnte am 25.3. bereits iiber eine Linge
von 45° verfolgt werden und erreichte in der Nacht vom 27. auf den 28. Miarz schliefslich
eine (photographisch abgesicherte) Ausdehnung von 75° (Abb. 2.10)! Der Anblick war
atemberaubend, sofern man weitab von Siedlungen beobachtete: Den hellen und deut-
lich kondensierten Kometenkopf fast iiber einem zog der Komet seinen Schweif {iber
mehr als ein Drittel des Himmels hinter sich her! Dabei war das erste Drittel auffallig,
das zweite Drittel halbwegs gut erkennbar, das letzte Drittel aber nur unter giinstigsten
Bedingungen tiberhaupt auszumachen, was einige internationale Beobachter dazu ver-
leitete, physikalisch unplausible Schweifldngen (bis 100°) anzugeben — mit Sicherheit
ein Effekt der optischen Tauschung, verursacht durch die Linearitdt des Gebildes und
einer Helligkeit des komafernen Schweifbereichs nahe der absoluten Nachweisgren-
ze. Im Fernglas zeigte der Schweif neben Streamern auch Schweifkondensationen und
im Teleskop konnte innerhalb der Koma neben dem hellen “false nucleus” ein extrem
heller und langer Jet in Schweifrichtung und ein Jetficher zur Sonne hin beobachtet
werden (Abb. 2.11). Den Photographen zeigte der Komet gleich eine ganze Palette an
Erscheinungen im Schweif, von unzéhligen Streamern iiber Schweifwolken bis zu ei-
nem Schweifabrifs (Abb. 2.12, Abb. 2.13).
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Just nach der grofiten Erdndhe begann der Mond zu stéren und als unser Erdtrabant
Beobachtungen wieder zuliefs wurde klar, daf8 der Komet seinen Kulminationspunkt
bereits iiberschritten hatte. Zwar konnte noch bis um den 15. April ein bis zu 30° lan-
ger, photographisch reich strukturierter und extrem dynamischer Schweif beobachtet
werden, doch blieb dieser in den komafernen Teilen ziemlich schwach und war daher
nur von dunklen Standorten aus in seiner ganzen Lange zu erkennen (Abb. 2.14). Auch
die Helligkeit stieg nunmehr weitaus weniger steil an als angenommen, so dafs der
Komet in den Tagen des Perihels um etwa 4 Grofsenklassen hinter den optimistischen
Erwartungen zuriickblieb. Wenn auch der Komet in Sonnennéhe eher enttduschte, so
wird der Name Hyakutake all denen fiir immer in Erinnerung bleiben, die ihn in den
Tagen seiner Erdndhe von einem dunklen Standort aus beobachten konnten (Kammerer
& Moller 1996b, Neckel 1996, Aguirre 1996, O’Meara 1996, Kammerer 1996).

Genau ein Jahr spéter bot der Komet C/1995 01 (Hale-Bopp) ein weiteres imposantes
Schauspiel am nordlichen Himmel (siehe Titelbild). Wahrend seiner besten Beobach-
tungszeit — im Midrz und April 1997 — zeigte der -0.5™ helle Komet nicht nur einen
aufiergewohnlich hellen, sondern zudem auffallend gekriimmten Staubschweif von et-
was mehr als 20° Lange. Aufgrund der besonderen Perspektive bildete der schwéche-
re, dhnlich lange Gasschweif mit dem Staubschweif einen Winkel von zeitweise 50°
(beztiglich der Endpunkte); fiir die Beobachtung seiner zahlreichen hellen Streamer ge-
niigte bereits ein kleines Fernglas. Auf Photographien kontrastierte der tiberwiegend
cremefarbene Staubschweif prachtig mit dem intensiv blauen Gasschweif. Die kern-
nahe Region zeigte eine Reihe seltener Phanomene wie spiralférmige Jets und extrem
aufféllige Enveloppen, die bereits in kleinen Instrumenten zu erkennen waren (siehe
Abb. 6.8).

Diese Seiten verdeutlichen, welche Vielfalt an Besonderheiten die Kometen innerhalb
der letzen zwei Jahrzehnte zeigten, die alle mit Amateurmitteln beobachtet werden
konnten. Gerade Letzteres sollte Grund genug sein, tiefer in das Gebiet der Kometen-
beobachtung einzusteigen.
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Abb. 2.7 Komet 1P /Halley am 14.4.1986, 21:00-21:06 UT. Deutlich zu erkennen ist der weit ge-
Offnete Staubschweif. Knapp unterhalb der Koma befindet sich die Galaxie Centaurus A. Auf-
nahme mit Schmidtkamera 1.6/225 mm auf TP 2415 hyp. Photo: B. Koch
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Abb.2.8 Komet Austin  (1984i)
am 3.9.1984, 3:23-3:28 UT und
3:30-3:34 UT. Neben dem Haupt-
schweif ist der kurze und spitze
Gegenschweif erkennbar. Aufnahme
mit Schmidtkamera 1.5/300 mm auf
TP 2415 hyp. Photo: M. Jager
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Abb. 2.9 Komet 73P /Schwassmann-Wachmann 3 nahe M 30 am 16.12.1995, 17:13-17:18 UT und

17:22-17:26 UT. Neben der elongierten Koma sind der Haupt- und der Gegenschweif erkennbar.
Kompositaufnahme mit Schmidtkamera 1.5/300 mm auf TP 2415 hyp. Photo: M. Jager

Y
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Abb.2.10 Komet C/1996 B2 (Hyakutake) am 28.3.1996, 3:21-3:30 UT. Diese kontrastverstark-
te Aufnahme vom Eisenberg im Kniillgebirge (Nordhessen) zeigt eine Schweifldnge von 72°.
Aufnahme mit All-Sky-Kamera 2.8/16 mm auf FujiChrome Sensia 400. Photo: M. Kobusch

Abb.211 Zeichnung der inneren
Koma des Kometen C/1996 B2
(Hyakutake) vom 27.3.1996,
22:05-22:20 UT. Instrument:
250 mm Newton, 1:6, 75x. Stern-
formiger false nucleus mit dem
sonnenwdrts gerichteten Jetfacher.
Heller Schweifstrahl vom Kern
nach NE, abrupt endend. Unsym-
metrische ~ Helligkeitsverteilung
in der inneren Koma. Zeichnung;:
H. Kerner
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Abb. 2.12 Komet C/1996 B2 (Hyakutake) mit hellem und langem zentralen Schweifstrahl am
27.3.1996, 3:23-3:26 UT. Aufnahme mit Schmidtkamera 1.7/300 mm auf TP 6415 hyp. Photo:
N. Mrozek
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Abb. 2.13 Teil-Schweifabrifs beim Kometen C/1996 B2 (Hyakutake) am 25.3.1996, 1:30-1:43 UT.
Aufnahme mit Schmidtkamera 2.0/800 mm auf TP 2415 hyp. Photo: P. Keller und G. Schmid-
bauer
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Abb.2.14 Komet C/1996 B2 (Hyakutake) mit zahlreichen Streamern am 16.4.1996,
20:12-20:20 UT. Aufnahme mit Schmidtkamera 1.7/300 mm auf TP 2415 hyp. Photo: K. Horn
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3 Die visuelle Kometenbeobachtung
von S.Korth & O.Guthier

3.1 Einleitung

Am Anfang einer jeden Kometenbeobachtung steht die Frage des Beobachters, wie er
schnell an Informationen iiber neuentdeckte Kometen kommen und die aktuellen Posi-
tionen derselben bzw. bekannter periodischer Kometen erfahren kann. Dafs Radio und
Zeitung nicht unbedingt dafiir geeignet sind, ist eine Erfahrung, die man als Amateu-
rastronom rasch machen mufs. Zum Gliick gibt es heutzutage fiir den interessierten Be-
obachter viele geeignete Informationsquellen, die im Kapitel 12 detailliert vorgestellt
werden.

3.2 Die physiologischen Grundlagen

Bei der visuellen Himmelsbeobachtung dient das Auge als Empfanger. Die lichtemp-
findlichen Organe sind die in der Netzhaut eingebetteten Stibchen und Zipfchen. Wah-
rend das Dammerungs- und Nachtsehen an die in grofierer Anzahl vorhandenen Stab-
chen gebunden ist (sie liegen vermehrt im Randbereich der Netzhaut), vermitteln die
zentrumsnah verteilten Zapfchen das Farbempfinden und nur ein geringes Helligkeits-
empfinden. Da die lichtempfindlichen Stidbchen vermehrt im Randbereich der Netz-
haut (lat. Fovea) liegen, lassen sich sehr lichtschwache Objekte oft nur dann erkennen,
wenn man das ankommende Licht auf diesen extrafovealen Randbereich der Netzhaut
fallen 14f3t. Was sich im ersten Moment vielleicht etwas abstrakt anhort, sieht in der
Praxis so aus: Statt genau auf das Objekt zu schauen, peilt man daran vorbei. Diese
Art der Beobachtung wird deshalb auch als indirektes Sehen bezeichnet und ist gerade
bei lichtschwachen Himmelsobjekten sehr vorteilhaft. Das menschliche Auge besitzt
die Féahigkeit, sich der jeweiligen Helligkeit anzupassen, der die Netzhaut ausgesetzt
wird. Diese Eigenschaft wird Adaption genannt, sie ist von grofler Wichtigkeit fiir die
Erfassung lichtschwacher und diffuser Objekte. Die Dunkel-Hell-Adaption geht sehr
schnell vonstatten. Betritt man aus einem dunklen Raum kommend ein helles Zimmer,
so vollzieht sich die Adaption innerhalb weniger Sekunden. Umgekehrt jedoch nimmt
dieser Vorgang mindestens 30 Minuten in Anspruch. Daher sollte man sich als Beobach-
ter von diffusen und lichtschwachen Objekten (wie z.B. den Kometen), frith genug vor
einer Beobachtung in die Dunkelheit begeben und so wenig Licht wie moglich verwen-
den. Kometenbeobachtungen sollten grundsétzlich erst bei dunkeladaptiertem Auge
vorgenommen werden. Um die Dunkeladaption wihrend der Beobachtung nicht zu
storen, ist es zweckmaflig, rotes Licht zu verwenden, da die Stabchen in diesem Spek-
tralbereich kaum noch empfindlich sind (Abb. 3.1). Rotes Licht erhilt man z.B., indem
vor eine einfache Taschenlampe mehrere Lagen rotes Transparentpapier befestigt. Im
Fachhandel sind auch Rotlicht-Taschenlampen erhiltlich.
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Abb. 3.1 Die spektrale Empfindlichkeit der dunkeladaptierten Stabchen im Vergleich zu den
fur das Tagessehen zustandigen Zapfchen. Aus Clark (1990)

Ist das Auge adaptiert, so erreichen die Pupillen einen maximalen Durchmesser von
5mm bis 9mm, der allerdings mit fortschreitendem Alter abnimmt (Abb. 3.2). Diesen
Umstand hat man zu berticksichtigen, wenn es um die Wahl der geeigneten Mindest-
vergrdflerung geht. Man erhilt diese, indem die Objektivoffnung des zu verwendenden
Teleskopes durch den Pupillendurchmesser dividiert wird. Beispiel: Ein 40-jahriger Be-
obachter hat einen maximalen Pupillendurchmesser von durchschnittlich 6 mm. Ver-
wendet er ein 200 mm-Teleskop, so kann er sinnvoll eine Mindestvergrofserung von
33 x einsetzen. Bei geringeren Vergrofierungen hat er zwar u.U. ein grofieres Gesichts-
feld zur Verfiigung, eine hohere Flachenhelligkeit des Beobachtungsobjektes erzielt er
jedoch nicht mehr. Ein vollkommen dunkeladaptiertes Auge vermag unter besten Be-
dingungen noch Sterne etwa 7. Grofle wahrzunehmen, hierzulande liegt die Grenze
allerdings meist zwischen 5.5™ und 6.5™. Durch den Einsatz eines optischen Instru-
ments (mit grofierem Lichtsammelvermogen) konnen zunehmend schwéchere Objekte
erkannt werden.

In Abb. 3.3 ist dieser Zusammenhang graphisch fiir stellare Objekte dargestellt. Fiir
Kometen 14fst sich eine derartige Graphik jedoch nicht erstellen. Sie sind ausgedehnte
Objekte, bei denen zur Gesamthelligkeit als entscheidender Faktor die Ausdehnung der
Koma hinzukommt. Dies hat zur Folge, daf$ es auch mit grofieren Gerdten schwierig
werden kann, einen Kometen der 10. Grofienklasse zu beobachten, sofern dieser eine
ausgedehnte Koma aufweist. Ahnlich verhilt es sich zum Beispiel mit einem bekannten
Planetarischen Nebel, dem Helix-Nebel im Sternbild Wassermann. Zwar hat dieser eine
Gesamthelligkeit von 7.3™, aber wegen seiner Ausdehnung von rund 16’ ist er durchaus
kein leichtes Beobachtungsobjekt.

Dennoch besitzt Abb. 3.3 auch fiir Kometenbeobachter eine wichtige Aussage: Mit zu-
nehmender Vergrofierung sinkt die Helligkeit des Himmelshintergrunds, die Grenz-
grofie steigt an. Wahrend aber dieser Effekt bei ausgedehnten, diffusen Kometen kei-
ne Vorteile bringt, da nicht nur die Flachenhelligkeit des Himmelshintergrunds sinkt,
sondern in fast gleichem Mafle auch jene des Kometen, sieht dies bei sehr kompak-



3 Die visuelle Kometenbeobachtung 33

Pupillendurchmesser in mm

Alter in Jahren

Abb. 3.2 In dieser Graphik ist der Pupillendurchmesser gegen das Alter von Testpersonen auf-
getragen. Trotz der grofien Streuung (auch dltere Beobachter konnen offensichtlich noch recht
grofle Pupillendurchmesser erzielen) kann man deutlich eine gewisse Altersabhénigigkeit er-
kennen. Aus Loewenfeld (1987)
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Abb. 3.3 Visuelle stellare Grenzgrofien bei unterschiedlichen Teleskopoffnungen und Vergrofse-
rungen. Aus Schaefer (1989)
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ten Kometen vollig anders aus. Bei diesen kann der Einsatz hoherer Vergrofierungen
durchaus sinnvoll sein.

Damit die eigentliche Beobachtung im Vordergrund steht, sollten die folgenden Emp-
fehlungen unbedingt befolgt werden: witterungsangepafste Kleidung ebenso wie eine
bequeme Haltung wahrend der Beobachtung. Zudem sind alle notwendigen Utensilien
wie Taschenlampe, Sternatlas, Beobachtungsbuch und Zeichengerit in unmittelbarer
Néhe greifbar zu positionieren. Um einer Ermiidung des Auges vorzubeugen, sollte in
bestimmten Zeitabstdnden die Betrachtung des Okularbildes durch einen weitschwei-
fenden Blick iiber den Himmel unterbrochen werden.

3.3 Die Ausriistung

Gelegentlich werden von Teleskopherstellern bestimmte Geréte als “Kometensucher”
bezeichnet. In der Tat haben manche Fernrohre Qualititen, die sie fiir die Kometen-
beobachtung geeigneter erscheinen lassen als andere Fernrohre. Dennoch mufs man
sich als Amateur nicht sofort ein neues Teleskop zulegen, will man in die Kometenbe-
obachtung einsteigen. Grundsétzlich kann diese mit jeder Art von Teleskop ausgetibt
werden, entscheidend sind vielmehr die Ziele des Beobachters und Faktoren wie die
Helligkeit des Kometen oder die Art des Beobachtungsorts. Wer sich als angehender
Kometenbeobachter aber ein neues Teleskop zulegen mochte, sollte beim Kauf einige
Punkte berticksichtigen.

Gerade fiir den Einsteiger ist das empfehlenswerteste Beobachtungsgerit immer noch
der Feldstecher. Binokulare werden heute mit unterschiedlichen Offnungen und Ver-
grofierungen angeboten, die von den einfachen 5 x 24-Opernglédsern bis zu speziellen
25 x 100 oder gar noch grofieren Nachtgldsern reichen (die erste Zahl steht fiir die Ver-
groflerung, die zweite fiir den Objektivdurchmesser in mm). Der grofse Vorteil dieser
Instrumente besteht in der Moglichkeit, das Objekt mit beiden Augen beobachten zu
konnen. Dadurch ist die Beobachtung weniger ermiidend, was noch durch die Hand-
lichkeit der Geréte unterstiitzt wird. Um aber die Leistungsfahigkeit eines Feldstechers
voll ausnutzen zu konnen, empfiehlt es sich, bereits ein 10 x 50-Binokular auf einem
Stativ oder Ahnlichem fest zu montieren. Man mufl sonst damit rechnen, daff durch
das Wackeln die Beobachtung von Details schwieriger oder gar unmoglich wird.

Fiir Spiegelteleskope jeglicher Art spricht ihr im Verhiltnis zur Offnung giinstiger Preis.
Dies gilt vor allem fiir Newton-Teleskope, da diese relativ einfach und kostengtinstig
konstruiert sind. Zudem gibt es diese Gerdte mit Offnungsverhéltnissen bis f/4, wo-
durch sich grofie Gesichtsfelder erzielen lassen. Der Hauptnachteil gerade langerbrenn-
weitiger Newton-Systeme ist jedoch der teilweise recht unbequeme Einblick. Sofern die
Transportabilitit ein entscheidender Faktor ist, sind Schmidt-Cassegrain-Systeme emp-
fehlenswert, weil diese inzwischen fast genauso preiswert wie Newton-Teleskope, zu-
dem aber kompakter und daher leichter zu transporieren sind - ein fiir unsere lichtiiber-
séttigte Region entscheidender Vorteil. Ihre optischen Qualititen machen sie aufSerdem
zum idealen Allroundfernrohr fiir alle Bereiche der Amateurastronomie — nicht nur
der Kometenbeobachtung. Wer nun meint, daf8 das Offnungsverhiltnis auch fiir die
Bildhelligkeit wichtig ist, der hat nur bedingt recht. Entscheidend ist allein die Aus-
trittspupille. Diese erhélt man, indem man die Offnung eines Fernrohres durch die Ver-
grofierung teilt. An folgendem Beispiel soll erldutert werden, wie man mit zwei vol-
lig unterschiedlichen Teleskopen die gleiche Austrittspupille erzielt: An einem 20cm-
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f/4-Newton-Reflektor wird ein Okular mit 20 mm Brennweite verwendet, man beob-
achtet also bei 40x Vergrofierung. Demnach betrdgt die Austrittspupille 5mm. Um
nun bei einem 20cm-f /10-Schmidt-Cassegrain-Teleskop 40x Vergrofierung (sowie ei-
ne entsprechende Austrittspupille) zu erzielen, benétigt man eine Okularbrennweite
von 50 mm. In beiden Fernrohren sieht ein flichenméfig ausgedehntes Objekt wie z.B.
ein Komet nun gleich hell aus, die unterschiedlichen Primdrbrennweiten von 800 mm
bzw. 2000 mm machen sich im Okular nicht bemerkbar. Deshalb kann man eine grofie
Bildhelligkeit auch mit Geraten kleinerer Offnung erzielen. Nur muf man sich dann
mit entsprechend geringeren Vergrofierungen zufrieden geben. Bei kleineren und ins-
gesamt schwacheren Kometen wird man allerdings rasch feststellen, wie wichtig die
Offnung eines Teleskops ist. Ein Amateur, der auch Kometen jenseits der 12. bis 13.
Grofienklasse verfolgen will, kommt um einen Reflektor mit einer Offnung von min-
destens 25 cm Offnung nicht herum.

Refraktoren gleicher Grofle sind wesentlich teurer und finden daher tiblicherweise bei
Kometenbeobachtern nur bis zu einer Offnung von 150 mm Verwendung. Vor allem
unter Kometenentdeckern ist der Refraktor mit einem Offnungsverhilinis von 1:5 —
1:6 ein beliebtes Instrument. Diese Teleskope haben den Vorteil, daf8 sie aufgrund ih-
rer kurzen Brennweiten in Verbindung mit Weitwinkelokularen sehr grofie Gesichtsfel-
der zu bieten haben. Dadurch lassen sich in relativ kurzer Zeit grofiere Himmelsareale
tiberwachen. Da die Preise von Refraktoren jenseits von 10 cm Offnung, bedingt durch
aufwendige Konstruktion und teilweise teures Linsenmaterial aber schnell auf fiinfstel-
lige Summen schnellen, lohnt sich ihre Anschaffung speziell fiir die Kometenbeobach-
tung nicht. Hinzu kommt, dafd diese Geréte im allgemeinen brennweitenbedingte Bau-
langen und Tubusgewichte haben, die eine noch schwerere (und teurere) Montierung
erforderlich machen und so ihre Transportabilitdt einschranken. Ein in der Astrono-

Tab. 3.1 Geeignete Instrumente und entsprechendes Kartenmaterial fiir die Kometenbeobach-
tung

Mag Instrument Kartenmaterial

<3 blofies Auge Schurig/Gotz u.4.

4-7 8 x40-20 x 80 Sky Atlas 2000.0, Uranometria 2000.0, AAVSO Atlas
7-9 10cm - 15 cm Uranometria 2000.0, AAVSO-Atlas, Falkauer Atlas

9-10.5 15cm - 20 cm Falkauer Atlas
105-12. 20cm -35cm Falkauer Atlas, Atlas Stellarum
12.-14. 35cm-50cm Atlas Stellarum , GSC, POSS

mie unerldflliches Arbeitsmittel ist ein geeigneter Sternatlas. Schurig/Gotz, Sky Atlas
2000.0, Uranometria 2000.0 sowie der Atlas der “ American Association of Variable Star
Observers” (AAVSO) sind gezeichnete Atlanten, die ihrer Ubersichtlichkeit wegen vor
allem fiir Einsteiger geeignet sind. Besonders praktisch fiir den Kometenbeobachter
ist dabei der AAVSO-Atlas, weil er als einziges Werk eingezeichnete Vergleichsstern-
helligkeiten enthilt. Alle diese Atlanten haben allerdings den (durch ihre Entstehung
bedingten) Nachteil, daf$ sie nur Sterne bis ca. 10™ enthalten. Geht es um das Auffin-
den schwicherer Kometen, so muff man auf die beiden photographischen Werke von
Hans Vehrenberg zuriickgreifen. Der Falkauer Atlas erreicht eine Grenzgrofse von rund
13.5™, sein grofierer “Bruder”, der Atlas Stellarum zeigt noch Sterne bis ca. 14.5™ (siehe
Tab. 3.1). Seit kurzem gibt es auch den Palomar Observatory Sky Survey (POSS) auf
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CD zu einem fiir Amateure erschwinglichen Preis. Dieser urspriinglich nur fiir grofse
Observatorien zu einem siindhaft teuren Preis vervielfiltigte photographische Atlas
zeigt nordlich der Deklination —15° alle Sterne bis etwa 19™ und diirfte daher auch
tiir den ernsthaftesten Amateur vollig ausreichend sein. Wer Zugang zum World Wide
Web (WWW) hat, dem bietet sich zudem die Moglichkeit, beliebige Ausschnittskar-
ten des POSS tibers Internet abzurufen (http://arch-http.hq.eso.org/cgi-bin/dss
oder http://stdatu.stsci.edu/dss/dss_form.html).

Beim Einzeichnen einer Kometenposition in eine Sternkarte ist zu berticksichtigen,
daf’ sich die Positionsangaben eines Kometen in der Regel auf 0 Uhr UT (Weltzeit) =
1Uhr MEZ = 2 Uhr MESZ des angegebenen Tages beziehen. Will man also am Abend
des 18. beobachten, so sollte man sich schon an der Position des 19. orientieren. Bei
schnelleren Kometen mufs eventuell sogar stundenweise zwischen zwei angegebenen
Positionen interpoliert werden. Ist die Bahn am Himmel nicht zu sehr gekriimmt, so
kann dies der Einfachheit halber mit einem Lineal geschehen.

Inzwischen gibt es etliche Computerprogramme, mit deren Hilfe Karten samt eingetra-
gener Kometenbahn erstellt und ausgedruckt werden konnen. Einige dieser Program-
me nutzen den auf CD-ROM erhiltlichen "Guide Star Catalog” (GSC). Dieses aus-
schlieflich in digitaler Form vorliegende Werk wurde erstellt, um dem Hubble Space
Telescope Leitsterne zur Verfiigung zu stellen. Der GSC enthilt etwa 15 Millionen Ster-
ne bis zur 15. Grofse, was ihn gerade fiir das Auffinden schwicherer Kometen sehr
praktikabel macht.

Steht man nun am Fernrohr und hilt die Sternkarte in Handen, so gibt es grundséatz-
lich zwei Moglichkeiten, den Kometen aufzufinden. Bei einem parallaktisch montierten
Teleskop wire es natiirlich am bequemsten, mit Hilfe einer Art Ableseeinrichtung die
Koordinaten direkt einstellen zu konnen. Mit den hierfiir konzipierten Teilkreisen sind
in der Tat viele Fernrohre ausgestattet, jedoch nur bei teureren Geréten sind sie wirklich
so grofs und genau, dafd man quasi “blind” das Zielobjekt einstellen kann. Teilkreise, bei
denen die Gradmarkierungen 1 mm dick und jeweils 1 mm voneinander entfernt sind,
bringen in Verbindung mit einem 1lcm davon entfernten Zeiger nicht sehr viel Unter-
stiitzung. Besser bedient ist man mit Teilkreisen ab ca. 10 cm Durchmesser oder gar
digitalen Ableseeinrichtungen. Beides erfordert aber einen nicht unerheblichen finan-
ziellen Aufwand, der (zumindest bei den komfortablen elektronischen Einrichtungen)
den eines guten Sternatlanten deutlich iibersteigt. Bei Teleskopen, die gar mit einer
kompletten Computersteuerung ausgeriistet sind, mufs man bedenken, daf} diese Ge-
rite samt ihrer Schrittmotorsteuerung zumindest eine gut geladene Autobatterie als
Stromversorgung bendtigen — und zwar nicht die vom eigenen Auto, denn aufgrund
des Stromverbrauches eines solchen Teleskopes durfte schon mancher schieben!
Beobachter, deren Instrument azimutal montiert ist, oder die ihren Teilkreisen nicht trau-
en, werden sich anderer Mittel bedienen miissen. Die Hilfsmittel, die man benétigt,
sind eine geeignete Sternkarte (die Kriterien hierfiir wurden oben genannt), in der die
Kometenposition eingetragen ist, sowie eine Taschenlampe. Beim nun nachfolgend be-
schriebenen sogenannten “Star hopping” wird zunéchst ein dem Kometen am nichsten
stehender, mit bloflem Auge sichtbarer Stern aufgesucht. Von dort aus “hiipft” man
dann mit Hilfe der Sternkarte zu der eingezeichneten Position des Kometen. Beim Auf-
suchen wird eine besondere Eigenschaft der menschlichen ”Bildverarbeitung” ausge-
nutzt: Diese ist in der Lage, verschiedene geometrische Formationen, wie es sie am
Himmel zuhauf gibt, gut zu unterscheiden und sich einzupréagen. Sehr hilfreich sind
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Abb. 3.4 Das Auffinden eines Kometen via ”“Star hopping”.

hierbei z.B. kleinere Sterndreiecke. Diese kann das Auge sowohl am Okular wie auch
in der Sternkarte gut wiedererkennen und vergleichen (Abb. 3.4). Hat man sich an die-
se Vorgehensweise gewohnt, so wird man nach einiger Ubung erstaunt sein, wie leicht
es ist, ein Teleskop zu bedienen und sich am Himmel zurechtzufinden.

Ist der Komet weder im Sucher noch bei schwacher Vergrofierung auszumachen, so
braucht man nicht gleich aufzugeben. Gerade unter Stadthimmelbedingungen kann
dies gelegentlich vorkommen. Das storende Streulicht kann durch die Verwendung ei-
nes stirker vergrofiernden Okulars in einem gewissen Umfang unterdriickt und so der
Kontrast verbessert werden. Plant man allerdings, einen sowohl schwachen als auch
winzigen Kometen zu beobachten, so ist Vorsicht angebracht, denn bei mafSiger Luf-
tunruhe sehen bei starken Vergrofierungen auch die wabernden Sterne im Bereich der
Grenzhelligkeit des Teleskops wie kleine Kometen aus. Verursacht wird dieser Effekt
durch die geringere Auflosung des Auges bei schwachen Objekten.

Ein weiteres, sehr effektives Hilfsmittel ist ein sogenanntes Swan-Band-Filter. Dieses In-
terferenzfilter 14f3t fast nur das Licht von bestimmten Kohlenstoff-Emissionslinien des
Kometen, hauptsachlich bei den Wellenldngen 473 nm bzw. 516 nm durch. Das Licht des
kiinstlich aufgehellten Nachthimmels in der Ndhe von Stadten wird dagegen grofiten-
teils durch das Filter abgeblockt. Der hierdurch bedingte Kontrastgewinn ist gerade bei
gasreichen Kometen betrdchtlich und macht das Filter zu einem fast unverzichtbaren
Werkzeug fiir den stadtnahen Kometenbeobachter. Doch auch wer mit einem dunkle-
ren Himmel gesegnet ist, wird eine Kontraststeigerung feststellen kénnen. Ahnlich ef-
fektiv arbeitet ein Deep-Sky-Filter. Allerdings: Helligkeitsschatzungen diirfen stets nur
ohne Filter durchgefiihrt werden! Und auch ein derart bestimmter Komadurchmesser
darf lediglich zusatzlich zu dem ohne Filter bestimmten angegeben werden.

3.4 Der Standort

In einem so dicht bevolkerten Siedlungsraum wie Mitteleuropa ist die Frage des Be-
obachtungsstandortes ein leidiges Thema fiir fast jeden Amateurbeobachter. Man wird
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auf jeden Fall um Kompromisse nicht herumkommen. Was ist bei der Auswahl zu be-
riicksichtigen?

Kometen pflegen meist erst bei geringen Sonnendistanzen zu besonders interessanten
und eindrucksvollen Objekten zu werden. Das bedeutet, daf$ sie in der Regel bei ge-
ringen Hohen nach Sonnenuntergang im Westen bzw. vor Sonnenaufgang im Osten
erscheinen. Aus diesem Grund ist eine gute, ungetriibte Horizontsicht ein wichtiges
Kriterium fiir einen Beobachtungsstandort. Ist man in der gliicklichen Lage, seinen
Standort frei wéhlen zu konnen, so sollte man auf Sichtbeeintrdchtigungen wie Ber-
ge, Hauser oder Baume achten. Ebenso sollte natiirlich auch die Verteilung kiinstlicher
Lichtquellen beachtet werden. Das konnen in unmittelbarer Nahe Hauser- und Rekla-
mebeleuchtungen sein, ebenso storen aber auch die Lichter vorbeifahrender Autos. Will
sich der Grofsstadtbewohner nach einem Standort in der unmittelbaren Stadtumgebung
umschauen, so muf$ er auf jeden Fall die Lage der stadtischen Licht- und Dunstglocke
im Verhéltnis zur Position des Kometen berticksichtigen. Bevorzugte Standorte sind
hierzulande an erster Stelle giinstige Mittel- und Hochgebirgslagen. Nicht jeder hat
die Moglichkeit, diese innerhalb einer angemessenen Zeit zu erreichen: Dennoch muf
der Kometenbeobachter in einem Ballungsgebiet nicht verzweifeln. Wenn man auch
in Grofistadtndhe keinen Alpenhimmel erwarten darf, so findet sich doch immer ein
Standort, der fiir auswertbare Kometenbeobachtung geeignet ist. Um diesen Ort aus-
tfindig zu machen, sollte man sich einmal in einer klaren Nacht im Rahmen seiner ver-
kehrstechnischen Moglichkeiten auf die Suche begeben.

Bei der Standortwahl darf das Beobachtungsinstrument und dessen Transportfahigkeit
nicht unberiicksichtigt bleiben. Wahrend ein parallaktisch montierter 30 cm-Reflektor
ein Kraftfahrzeug benétigt, 1afit sich ein 15 x 80-Binokular problemlos {iberall hin mit-
nehmen. Der Autofahrer hat neben den besseren Transportmoglichkeiten den Vorteil
des grofieren Aktionsradius, was bedeutet, daf$ er iiber eine grofiere Auswahl an Beob-
achtungsorten verfiigen kann. Aber aufgepafst: Gerade in landlichen Gegenden gibt es
geniigend Wege, die nicht befahren werden diirfen oder (je nach Bodenverhiltnissen)
sollten. ..

Sofern ein brauchbarer Himmel vorgefunden wird, besitzt ein fest aufgestelltes Instru-
ment den grofsen Vorteil, daf? jede sich bietende Wolkenliicke zur Beobachtung genutzt
werden kann, da sowohl das zeitraubende Aufbauen als auch das bei parallaktischen
Montierungen erforderliche Justieren auf den Himmelspol entfillt. Letzteres ist beson-
ders wichtig bei der photographischen Beobachtung oder dem Verfolgen feiner Kome-
tendetails per Zeichenstift. Weniger Vorteile bringt eine feste Installation bei Reflekto-
ren bis ca. 20 cm Offnung bzw. Refraktoren bis ca. 10cm Offnung; bei diesen Geridten
sollte man deren Mobilitdt nutzen und an einem optimalen Standort beobachten.
Hierzulande bleibt aber fast jeder Beobachtungsort, wie schon eingangs erwéhnt, ein
Kompromifi. Es ist unvermeidlich, zwischen guten Sichtbedingungen, der Erreichbar-
keit, der Transportfdhigkeit des Beobachtungsinstruments und den Beobachtungszie-
len abzuwégen.

3.5 Die Beobachtung
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3.5.1 Die einzelnen Beobachtungsgrillen

In den letzten Abschnitten wurde die Vorbereitung zur Kometenbeobachtung ausfiihr-
lich geschildert. Nun soll die eigentliche Beobachtung beschrieben werden, die in der
Hauptsache die Schatzung verschiedener Beobachtungsgréfien zum Ziel hat.

Als erster und wichtigster Punkt ist diesbeziiglich die Helligkeitsschdtzung zu nen-
nen. Wenn es auch inzwischen andere Moglichkeiten gibt, die Aktivitdt eines Kome-
ten festzustellen, so ist dessen Gesamthelligkeit noch immer die aussagekréftigste Gro-
Be. Zudem wird diese Grofle schon seit einigen Jahrhunderten geschitzt, so dafs man
tiber diese die Aktivitdt periodischer Kometen auch iiber einen langeren Zeitraum hin-
weg verfolgen kann. Parallel mit Helligkeitsschdtzungen erhaltene Spektren erlauben
so auch gewisse Aussagen iiber Kometen, fiir die keine Spektralbeobachtungen vor-
liegen. Dies bedeutet aber, dafy die Helligkeitsschdtzung von Kometen ein Gebiet der
Himmelsbeobachtung ist, innerhalb dessen der Amateur mit relativ einfachen Mitteln
einen kleinen Beitrag zur Forschung leisten kann.

Wie wird nun die Gesamthelligkeit eines Kometen geschitzt? Bei der Helligkeitsbe-
stimmung eines jeden Himmelsobjektes ist man immer auf Vergleichsobjekte angewie-
sen. Die Vergleichsobjekte, die der Nachthimmel in Form von Sternen bietet, sind aber
im Gegensatz zu Kometen punktférmige Helligkeitsquellen. Die Verwendung nicht-
stellarer Objekte, wie z.B. Galaxien, wére auf den ersten Blick ein Ausweg, kommt je-
doch auf keinen Fall in Frage, da diese erstens meist eine andere interne Helligkeitsver-
teilung wie die Kometen besitzen und zweitens ihre Helligkeiten aufgrund mefstechni-
scher Schwierigkeiten bis heute mit grofseren Fehlern behaftet sind. Letzteres Problem
wird beim Vergleich der Angaben in verschiedenen Katalogen offensichtlich.

Aus diesen Griinden mufd man sich beim Schétzen eines Kometen mit einem Trick be-
helfen: Es werden zwei Vergleichssterne benotigt, die dem Kometen so nah wie mog-
lich stehen. Ein Vergleichsstern sollte erkennbar heller, der andere schwécher als der
Komet sein. Die Helligkeitsdifferenz der beiden Vergleichssterne ist jedoch so klein wie
moglich zu halten, und darf auf keinen Fall grofSer als etwa 1™ sein. Als nédchstes pragt
man sich den Durchmesser der Koma sowie deren Helligkeit ein. Dann wird das Bild
bewufst unscharf gestellt. Der Fokus wird so lange verdndert, bis die defokussierten
Sternscheibchen den Durchmesser der fokussierten Koma erreicht haben. Nun wird
die (Flachen-)Helligkeit der defokussierten Sternscheibchen mit dem eingepragten Hel-
ligkeitseindruck des fokussierten Kometen verglichen (Abb. 3.5). Hat man keine Ver-
gleichssternhelligkeiten griffbereit, wird die Helligkeitsdifferenz zwischen den beiden
Vergleichssternen gedanklich in 10 Stufen unterteilt. Anschlieflend versucht man, den
Kometen entsprechend seiner Helligkeit einzustufen. Liegt seine Helligkeit genau zwi-
schen den Vergleichssternen, so wird z.B. ”A5 Komet 5B” notiert. Ist die Helligkeit eher
bei Stern A angesiedelt, dann kann man z.B. “A3 Komet7B” schreiben; liegt sie eher
bei Stern B, wiirde z.B. A8 Komet2B” gelten. Das Zahlenpaar représentiert letztlich
die Helligkeitsschatzung. Diese Art der Helligkeitsschatzung wird Sidgwick-Methode
genannt.

Bei der sogenannten Bobrovnikoff-Methode entféllt das Hin- und Herfokussieren. Bei die-
ser Methode wird so lange defokussiert, bis die Sternscheibchen den gleichen Durch-
messer erreicht haben, wie der defokussierte Komet. Verglichen werden somit die
(Flachen-)Helligkeiten der defokussierten Sternscheibchen mit der (Flichen)Helligkeit
des defokussierten Kometen (Abb. 3.6).
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Abb. 3.5 Die Helligkeitsschatzung nach der Sidgwick-Methode
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Abb. 3.6 Die Helligkeitsschiatzung nach der Bobrovnikoff-Methode

Gerade bei diffusen Kometen ist die Bobrovnikoff-Methode jedoch ungenau, da hier die
schwachen Randbereiche eines Kometen "wegfokussiert” und so die Sterne nicht auf
den erforderlichen Komadurchmesser eingestellt werden. Daher ist — trotz der etwas
umstandlicheren Handhabung — die Sidgwick-Methode, besonders bei diffusen Kome-
ten, vorzuziehen. Bei deutlich zur Mitte hin konzentrierten Kometen mit kleinem Ko-
madurchmesser ist die Bobrovnikoff-Methode zur Sidgwick-Methode hingegen gleich-
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wertig.

Zwischen den genannten Methoden ist die Morris-Methode angesiedelt. Bei dieser wird
der Komet so weit defokussiert, bis er eine ziemlich einheitliche Helligkeitsverteilung
aufweist. Der Helligkeitseindruck und die Grofie der defokussierten Koma pragt man
sich ein und genau bis zu diesem Durchmesser werden die Vergleichssterne im An-
schlufs daran defokussiert. Nun werden die (Flachen-)Helligkeiten der Sterne mit dem
eingepragten Helligkeitseindruck des defokussierten Kometen verglichen.

Noch wenig erprobt ist die sogenannte Keen-Methode. Diese Art der Helligkeitsschét-
zung erfordert allerdings ein Instrument, das binokulares Beobachten ermoglicht
(meistens werden dies Ferngldser sein). Hierbei vergleicht man das im einen Okular
scharfgestellte Kometenbild mit den im anderen Okular defokussierten Scheibchen der
Vergleichssterne. Es sollte bei dieser Methode immer das gleiche Auge verwendet wer-
den, mit dem abwechselnd durch die beiden Okulare geschaut wird.

Daneben gibt es weitere Methoden, beziiglich derer aber auf den Anhang und das Li-
teraturverzeichnis verwiesen werden mufi. Wichtig bei allen Helligkeitsschdtzungen,
egal mit welcher Methode sie erhalten wurden, ist jedoch, dafy die Schdtzung mehr-
mals wiederholt wird, um die Genauigkeit der Helligkeitsangaben zu erhohen.

Um die tatsdchliche Helligkeit des Kometen zu erhalten, miissen schliefilich aus einem
Sternkatalog die Helligkeiten der Vergleichssterne ermittelt werden. Sind die Sterne A
und B 7.0™ bzw. 7.7™ hell, wird die Helligkeitsdifferenz von 0.7™ den 10 Stufen wah-
rend der Schidtzung gleichgesetzt. Per Dreisatz erhdlt man aus den Beispielswerten des
vorigen Absatzes die folgenden Helligkeiten (es wird auf 0.1™ gerundet, zwei oder
mehr Nachkommastellen gaukeln hier eine Genauigkeit vor, die visuell nicht erreicht
werden kann): 7.4™ (A5 Komet 5B), 7.2™ (A3 Komet 7B), 7.6™ (A8 Komet 2B). Stehen ge-
eignete Vergleichssternhelligkeiten (z.B. aus dem AAVSO-Atlas) zur Verfiigung, kann
man sich den Umweg iiber die 10 Stufen und ihre Umrechnung ersparen und die Hel-
ligkeit direkt in Groflenklassen schitzen.

Neben der erforderlichen Erfahrung in der Anwendung der genannten Methoden stel-
len die unterschiedlichen Helligkeitsangaben der Vergleichssterne in verschiedenen At-
lanten bzw. Katalogen den grofiten EinflufSfaktor fiir die Giite einer Helligkeitsschét-
zung dar. Bereits bei Sternen schwicher als 7™ sind Differenzen auch in modernen
Quellen auszumachen. Je schwicher die Vergleichssterne werden, umso grofser wer-
den diese Differenzen, die bei 13™ auf iiber 1™ anwachsen kdnnen. Aus diesem Grund
ist gerade bei schwécheren Kometen die Verwendung genauer Kataloge bzw. Atlanten
von zentraler Bedeutung. Welche Quellen bevorzugt eingesetzt werden sollten, um eine
tir wissenschaftliche Zwecke ausreichende Genauigkeit bei der Helligkeitsschitzung
zu erreichen, wird im Kapitel 4 behandelt.

Sofern der Komet Hohen unter 40° aufweist, kann es erforderlich sein, die Extinktion
zu berticksichtigen. Aufgrund der Tatsache, dafs alle Schdatzmethoden zwei oder mehr
Sterne zum Vergleich heranziehen, ist allerdings nicht die absolute, sondern stets die
differentielle Extinktion von Bedeutung, d.h. die fiir die Schitzsterne und den Kometen
geltenden Extinktionsdifferenzen (siehe Tabellen im Anhang B.2). Uberschreiten die
Differenzen einen Wert von 0.1™, so muf$ eine Extinktionskorrektur angebracht werden.
Beispiel: ein Komet werde von einem 500 m hoch gelegenen Beobachtungsplatz aus an
einem Sommerabend (vgl. Anhang B.2.3) in einer Hohe von 25° beobachtet und seine
Helligkeit zu A7K3B bestimmt. Der Vergleichsstern A (Kataloghelligkeit 2.5™) stehe in
einer Hohe von 28°, der Stern B (Kataloghelligkeit 3.5™) in einer Hohe von 12°. Oh-
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ne Beriicksichtigung der Extinktion wiirde daraus eine Helligkeit des Kometen von
2.5M +0.7- (3.5™ — 2.5M) = 3.2™ resultieren. Die Extinktion verdndert aber die tatséch-
lich beobachtete Helligkeitsdifferenz der beiden Vergleichssterne. Aus diesem Grund
muf3 zunéchst die Extinktion angebracht werden, womit sich die Helligkeiten der bei-
den Vergleichssterne zu A = 2.5™ 4 0.56™ = 3.06™ bzw. B = 3.5™ + 1.25™ = 4.75™
ergeben. Damit berechnet sich die extinktionsbehaftete Helligkeit des Kometen zu
2.5™ 4+ 0.7 - (4.75™ — 3.06™) = 3.68™. Die extinktionsbereinigte Helligkeit der Koma
ergibt sich dann zu 3.68™ — 0.63™ = 3.0™. Die Tabellen zeigen, daf’ eine Extinktionskor-
rektur an einem bestimmten Standort umso wahrscheinlicher wird, je geringer die Ho-
he des Kometen ist, je grofier die Hohendifferenzen zwischen dem Kometen und den
Vergleichssternen sind und je schlechter es um die Durchsicht (ausgedriickt durch die
Wasserdampfkonzentration) bestellt ist. Generell sollte versucht werden, Vergleichs-
sterne in etwa der gleichen Hohe zu benutzen, die der Komet aufweist. Dies diirfte bei
schwicheren Kometen fast immer moglich sein. Praktisch nicht zu umgehen ist eine
Extinktionskorrektur aber bei hellen Kometen, die bereits tiefer stehen, da sich in die-
sen Fillen selten passende Vergleichssterne in gleichen Hohen finden lassen. Unterhalb
von etwa 15° ist eine Extinktionskorrektur praktisch immer erforderlich. Bei sehr ge-
ringen Hohen wird die Sache noch dadurch erschwert, dafs die Extinktion horizontnah
zeitlich und ortlich deutlich schwankt.

Die Helligkeit der Koma ist nur eine Beobachtungsgrofie, deren Bestimmung zu ei-
ner vollstindigen Kometenbeobachtung gehort. Als weitere ist hier der Durchmesser
der Koma zu nennen, der iiblicherweise in Bogenminuten angegeben wird. Man kann
ihn auf mehrere Arten ermitteln. Am einfachsten ist es, sich wahrend der Beobachtung
ein Sternpaar zu suchen, daff zusammen mit dem Kometen im Gesichtsfeld liegt. Be-
stimmt wird dann das Verhiltnis des Durchmessers der Koma zu dem Abstand beider
Sterne. Uber die nachtrigliche Ermittlung des Abstands der beiden Sterne mit Hilfe
eines Atlanten bzw. Katalogs kann auf diese Weise direkt auf die Grofie der Koma in
Bogenminuten geschlossen werden. Die mit dieser Methode erreichbare Genauigkeit
ist tiberraschend gut und kann durch die Verwendung von mehr als einem Sternpaar
noch gesteigert werden.

Wer eine hohere Genauigkeit anstrebt, der bendtigt zuséatzlich eine Stoppuhr und ein
Fadenkreuzokular mit regelbarer Beleuchtung. Zur Durchmesserbestimmung positio-
niert man den Kometen zundchst an die 6stliche Gesichtsfeldbegrenzung. Dann lafst
man den Kometen bei ausgeschalteter Nachfiihrung nach Westen durchs Gesichtsfeld
wandern und stoppt die Zeit, die die Koma fiir die Uberquerung des Fadens benétigt.
Um den Durchmesser D in Bogenminuten zu erhalten, wird die gestoppte Zeit ¢ (in
Sekunden) in die nachfolgende Beziehung eingesetzt:

t
D=15-—cosd 1
5 60cos (3.1)

Dabei ist § die Deklination des Kometenkopfes, die man der Ephemeride entnimmt
oder (hinreichend genau) aus einem Atlas schitzt. Wenngleich diese Methode rechne-
risch genauer ist, bedeutet dies dennoch nicht, dafS sie tatsachlich ein genaueres Ergeb-
nis liefert. Schwierigkeiten entstehen bei dieser Methode dadurch, dafs die Koma meist
keine deutliche Begrenzung besitzt und auch ein noch so schwach beleuchteter Faden
das Auge bei der Bestimmung der Komadimension stdrt, was in Experimenten in syste-
matisch zu kleinen Durchmessern erkennbar wird. Eine gewisse Abhilfe kann erreicht
werden, indem bei ausgeschalteter Fadenkreuzbeleuchtung ein Stern im Gesichtsfeld
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so lange defokussiert wird, bis er den Winkeldurchmesser der Koma erreicht. Anschlie-
end wird der Durchmesser des Sternscheibchens wie oben ausgefiihrt ermittelt und
tiber diesen Umweg der Komadurchmesser bestimmt.

Ahnlich wie die Schatzung des Komadurchmessers funktioniert die Bestimmung der
Schweiflinge — sofern der Komet einen solchen aufweist. Da der Schweif aber in der
Regel noch diffuser als die Koma ist und einem nur selten den Gefallen tut, exakt in Ost-
West-Richtung orientiert zu sein, 1afit sich hier die Stoppuhrmethode nicht anwenden.
Es lassen sich aber stets zwei Sterne finden, deren Abstand ins Verhdltnis zur Lange
des Schweifs gesetzt werden kann. Bei Schweifenldngen tiber 10° darf der Abstand al-
lerdings nicht mehr direkt aus einer Karte entnommen werden, sondern muf$ mit Hilfe
von Formeln aus der spdrischen Trigonometrie bestimmt werden. Mit der bestimmten
Position des Schweifendpunktes (a2, 62) und der aus einer Ephemeride entnommenen
Position des Kometenkopfes (a1,d1) ergibt sich die Schweiflinge S dann gemif der
folgenden Formel:

cos(S) = sin(d7) sin(dz) + cos(d1) cos(d2) cos(ag — az) (3.2)

Besitzt der Komet sowohl einen Gas- als auch einen Staubschweif, so sind die Langen
beider Schweife zu bestimmen. Das gleiche gilt fiir das seltene Auftreten eines Gegen-
schweifs.

Problematischer wird die Langenbestimmung, sofern der Schweif gekriimmt ist — bei
Staubschweifen kein auflergewohnlicher Anblick. In diesem Fall sollte die Schweiflan-
ge nicht tiber den Schweifendpunkt nach der obigen Formel ermittelt werden, son-
dern durch Zerlegung des gesamten Schweifs in mehrere lineare Abschnitte, deren
Léange iiber die jeweiligen Anfangs- und Endpunkte ermittelt werden kann. Kritisch
sind schliefslich sehr lange, lineare Schweife, wie beim Kometen C/1996 B2 (Hyakuta-
ke), neigt das Auge bei solchen Gebilden (insbesondere wenn sie nur knapp tiber der
Erkennungsgrenze liegen) doch dazu, diese iiber den eigentlichen Endpunkt hinaus
zu verldngern oder stellt scheinbare Verbindungen zu anderen, in der Verldngerung
liegenden Objekten (wie z.B. Sternassoziationen) her. In solchen Féllen ist die eigene
Wahrnehmung sehr kritisch zu priifen, z.B. indem die helleren Schweifpartien durch
einen Karton abgedeckt werden.

Zusitzlich zur Lange eines Schweifs ist stets seine Orientierung, der Positionswinkel
zu bestimmen. Dieser ist definiert als der Winkel, den der Schweif in Bezug auf die Nor-
drichtung aufweist. Gezadhlt wird von Norden (0°) tiber Osten (90°), Stiden (180°) und
Westen (270°) (Abb. 3.7). Um héufig vorkommende Fehler zu vermeiden, ist es daher
wichtig, sich Klarheit iiber die Nordrichtung zu verschaffen — ganz besonders sofern
der Komet im Norden steht! Hierbei hat es sich bewidhrt, den beobachteten Schweif in
eine Sternkarte einzuzeichnen und den Positionswinkel mit einem Geodreieck auszu-
messen. Der Positionswinkel wird zumindest auf 5° Grad genau bestimmt, eine Ge-
nauigkeit von 2° ist anzustreben. Auch bei dieser Grofie gilt, dafs beim Vorhandensein
mehrerer Schweife der Positionswinkel eines jeden Schweifs zu bestimmen ist. Zur Un-
terscheidung sollten die Angaben in diesem Fall mit der Kennzeichnung I fiir einen
Gas-, II fiir einen Staub- und A fiir einen Gegenschweif versehen werden. Im Fall eines
gekriimmten Schweifs ist der Positionswinkel definiert als der Winkel, unter dem der
Schweif den Kometenkopf verlafit.
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Abb. 3.7 Zur Definition des Positionswinkels eines Kometenschweifs: Er betrdagt im dargestell-
ten Fall 320°
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Abb. 3.8 Der Kondensationsgrad der Koma (kurz: DC).

Eine weitere Grofle, die bei der Beobachtung bestimmt wird, ist der sogenannte Kon-
densationsgrad (engl. degree of condensation, Abk. DC), eine relativ subjektive Grofle,
mit der versucht wird, die Helligkeitsverteilung innerhalb der Kometenkoma wieder-
zugeben. Der DC-Wert kann daher als eine Kurzbeschreibung des Erscheinungsbildes
des Kometenkopfes angesehen werden. Die Skala fiir die Angabe des Kondensations-
grads reicht von 0 (sehr diffuse Koma ohne die geringste Helligkeitszunahme zum
Zentrum hin) bis 9 (Koma sternférmig), wobei Zwischenwerte (DC 5-6) erlaubt sind
(Abb. 3.8). Besitzt die Koma dariiberhinaus einen deutlich abgegrenzten Zentralbereich
(einen sogenannten false nucleus oder Pseudokern), so wird dem DC-Wert noch ein
Kennbuchstabe mit einer der folgenden Bedeutungen vorangestellt: s = sternférmiger
false nucleus, S = dominierender sternférmiger false nucleus, d = scheibchenformiger
Zentralbereich, D = dominierender scheibchenférmiger Zentralbereich.

Die Angabe s3-4 bedeutet somit, dafs die Koma zur Mitte hin méafiig kondensiert ist und
einen nicht besonders auffallenden sternformigen false nucleus besitzt. Neben der recht
subjektiven Zuordnung wird die Vergleichbarkeit von DC-Schitzungen noch dadurch
erschwert, daf3 sie Faktoren wie Offnung, Vergrofierung, Durchsicht, Streulicht und bei
sehr schwachen Kometen auch dem Seeing unterworfen sind.

Fir die Ermittlung von Helligkeit, Komadurchmesser und Schweiflinge bzw. -
orientierung sollte man sich als Beobachter einem wichtigen Grundsatz verpflichtet
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fiihlen: Man beschiftige sich nicht allzu sehr mit Prognosen und Aussagen anderer Be-
obachter. Im Moment des Beobachtens am Fernrohr zihlt einzig und allein, was man
selber sieht. Selbstvertrauen und Ehrlichkeit gegentiber sich und seinen Ergebnissen,
die einmal verdffentlicht werden kénnten, sollte ein wichtiger Grundsatz sein.

3.5.2 Die Beobachtungsaufzeichnungen

Die ermittelten Werte der unterschiedlichen Beobachtungsgrofsen sollte man an die ent-
sprechenden Adressen zur Auswertung und Veroffentlichung weiterleiten. Dazu miis-
sen einige Regeln beachtet werden. Empfohlen wird die Verwendung von Formblat-

Tab. 3.2 Visuelle Kometenbeobachtungen geméfl dem VdS-Schema (Beispiel)

Komet C/1996 N1 (Brewington), Beobachter: Karl Muster, 12345 Sternhausen

Datum (UT) MM  Hell. Ref. Instr. 1/f V Koma DC Schweif PW FST Beob.

96.07.11.993 S 73 AA  203T 10 85 55 4 0.5 100 5.7  Schulz
96.07.12.012 S 7.5 S 14.0S 6 28 7.0 5 0.7 100 5.7  Maier
96.07.14.835 S 74 AC 8.0B - 1 10 5 0.8 85 50 Miiller

tern; andernfalls sollten die Beobachtungen tabellarisch zumindest nach den “Form-
vorschriften” der entsprechenden Organisation aufgelistet sein. Bis auf kleine Unter-
schiede stimmen die Regeln der VdS-Fachgruppe Kometen mit denen anderer Orga-
nisationen tiberein (s. Tab. 3.2 und Anhang FG:VisBogen). Die erste der erforderlichen
Angaben ist der Zeitpunkt der Beobachtung. Wie eigentlich bei allen astronomischen Be-
obachtungen wird auch bei der Kometenbeobachtung Weltzeit (UT) verwendet. Man
erhilt diese, indem man von der Mitteleuropdischen Zeit (MEZ) eine Stunde abzieht
(bei MESZ — 2 Stunden). Da die Angabe einer Uhrzeit bei sich tiber Wochen oder Mo-
nate erstreckenden Beobachtungsreihen unpraktisch ist, wird diese stets in dezimale
Tagesbruchteile umgerechnet (siehe Anhang B.1). Aus dem 12. Mérz 1998, 0:50 MEZ
wird dann 1998 Mirz 11.993 UT. Die fiir Tabellen praktische Kurzschreibweise liest
sich: 98.03.11.993.

In der ndchsten Spalte wird die verwendete Methode der Helligkeitsschitzung angezeigt.
Fiir die behandelten Methoden gelten die Kiirzel: S = Sidgwick, B = Bobrovnikoff,
M = Morris, K = Keen (siehe auch Anhang D.1). Dann folgt die Angabe der Helligkeit in
Grofienklassen. Ist der Komet nur mit Miihe erkennbar oder ist man bei der Schitzung
aus anderen Griinden unsicher, so sollte ein Doppelpunkt angehéngt werden. Die Spal-
te “Ref.” enthdlt die Angabe tiber die verwendete Vergleichssternsequenz: Im Anhang D.3
sind alle halbwegs erreichbaren Quellen aufgelistet.

In den folgenden Spalten werden Angaben iiber das verwendete Instrument erwartet: der
Objektivdurchmesser (man hat sich hier auf cm geeinigt), der Typ, das Offnungsver-
héltnis sowie die verwendete Vergrofierung. Fiir den Instrumententyp werden wieder-
um Kiirzel verwendet, die im Anhang D.2 aufgefiihrt sind.

Die weiteren Spalten bediirfen keiner Erlduterung. Es handelt sich um Komadurchmesser
(in Bogenminuten), Kondensationsgrad (DC), Schweiflinge (in Grad), Positionswinkel (in
Grad) sowie schliefilich die Angabe des schwéchsten in der Ndhe des Kometen noch
mit blofsem Auge sichtbaren Sterns (faintest star, Abk. FST). Sofern eine dieser Grofsen
nur mit einer gewissen Ungenauigkeit geschitzt werden konnte, sollte ihr wiederum
ein Doppelpunkt hinzugefiigt werden. Sehr wichtig ist auch, jede Grofie nur mit der
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tatsdchlich geschitzten Genauigkeit anzugeben. Es macht keinen Sinn, z.B. fiir den Ko-
madurchmesser 10.0 (Bogenminuten) anzugeben, obwohl man diesen nur auf 1 Bogen-
minute genau bestimmt hat; richtig ware in diesem Fall die Angabe 10.

Man sollte sich nicht scheuen, diese "nackten” Zahlen noch mit weiteren Bemerkun-
gen beztiglich des Erscheinungsbildes des Kometen zu versehen. Das kann sich auf die
Form der Koma (z.B. rund, elliptisch oder tropfenférmig) oder des Schweifes bezie-
hen. Wichtig sind auch Hinweise auf einen oder mehrere helle Sterne in der Nihe des
Kometen, Mondlicht, Wolken oder andere Faktoren, die Einflufs auf die Beobachtung
nehmen konnen (sieche Anhang D.5). Der so entstandene Bericht sollte anschliefSfend
einmal monatlich (am besten um die Vollmondzeit) an die VdS-Fachgruppe Kometen
geschickt werden.

3.5.3 Kernnahe Strukturen

Wer tiefer in die visuelle Kometenbeobachtung einsteigen will, dem bietet sich die Mog-
lichkeit der Untersuchung kernnaher Erscheinungen, primar der sogenannten Jets, bei
denen es sich um Staubfontidnen handelt, die von der Oberfliche des Kometenkerns
ausgehen (Abb. 3.9). Je nach der Nihe eines Kometen zur Erde und zur Sonne sind

Streamer

Jets

innere Koma

Abb. 3.9 Schematische Darstellung der inneren Kometenkoma

diese Strukturen aber in der Regel nur einige Bogensekunden lang, kaum iiber eine Bo-
genminute. Weiter ausgedehnte Erscheinungen werden zwar manchmal auch als Jets
bezeichnet, meist handelt es sich hierbei aber um sogenannte Streamer, die Bestand-
teil des Plasmaschweifs sind. Im Gegensatz zu den relativ scharf definierten Jets sind
Streamer eher diffus. Den eigentlichen Kometenkern wird man nie direkt zu Gesicht be-
kommen, denn er ist nur einige Kilometer grofi. Haufig kommt es vor, daff man einen
Kern zu sehen glaubt. Es handelt sich hier aber um einen hellen ”Staubkokon” von ei-
nigen 100-1000 km Durchmesser, der den tatsdchlichen Kern umgibt. Dieses Phanomen
nennt man auch “false nucleus”.

Nur mit dem Sichten dieser Details sollte sich der engagierte Beobachter jedoch nicht
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zufrieden geben. Zur besseren Dokumentation empfiehlt es sich, Zeichnungen anzu-
fertigen. Hierbei macht man sich einen Nebeneffekt zuniitze, der Planetenbeobachtern
vertraut ist: Beim Zeichnen eines Objektes widmet man diesem mehr Aufmerksamkeit
als beim blofien Hinsehen. Dadurch werden nach und nach auch kleinere bzw. schwé-
chere Details sichtbar.

Das Zeichnen von Kometenschweifen und Komastrukturen ist mit dem Aufkommen
der Himmelsphotographie in den Hintergrund getreten. Die Astrophotographie bie-
tet heute hervorragende Moglichkeiten, Kometenerscheinungen zu dokumentieren, so
dafd das Zeichnen grofiflichiger Phanomene zu Recht aufgegeben wurde. Der grofse
Nachteil des Zeichnens liegt in der relativen Unempfindlichkeit des menschlichen Au-
ges und in der subjektiven Wiedergabe von Position und Grofie einzelner Details.
Dem visuellen Kometenbeobachter eroffnet sich dennoch ein interessantes Betatigungs-
teld bei der Verfolgung von Vorgiangen der inneren Koma. Hier ist der Einsatz der Pho-
tographie nur bedingt erfolgreich gewesen, denn bei Langzeitaufnahmen gehen die fei-
nen Details kontrast- und seeingbedingt meist unter, wéahrend das menschliche Auge
seine Fahigkeit, grofie Helligkeitsunterschiede zu erfassen, voll ausspielen kann.

Beim Zeichnen bieten sich grundsétzlich zwei Varianten an: Die positive Kreidezeich-
nung auf schwerem Photokarton und die negative Bleistift- bzw. Tuschewiedergabe auf
weifsem Papier. Die erstgenannte Moglichkeit bietet zwar eine reizvolle Wiedergabe,
jedoch ist es nur getibten Zeichnern moglich, hier wirklichkeitsgetreue Ergebnisse zu
erzielen. Fiir die meisten Beobachter wird daher die Bleistiftzeichnung oder das Punkt-
Raster-Verfahren eher in Frage kommen.
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Abb. 3.10 Zeichnung des Kometen Bradfield (1987s = 1987 XXIX). Datum (UT): 1987-12-23.75,
Teleskop: C14 (Benzenberg-Sternwarte in Diisseldorf), Vergroferung: 325x, Gesichtsfeld: 7/,
Faintest Star (blofies Auge/Teleskop): 5.8/15.0: mag, Seeing: 2. Bemerkungen: aufféllige schei-
benférmige Kondensation (Durchm. ca. 5”), Koma auf der der Sonne zugewandten Seite heller,
Schweifansatz auf der Stidseite heller als auf der Nordseite, sehr schwache und diffuse Streamer
im Schweif, mogliche Jets bei PW 180° und PW 300°. Beobachter: Stefan Korth

Fiir die Bleistiftzeichnung sind ein Skizzenblock und/oder ein Klemmbrett, ein wei-
cher Radiergummi, ein Bleistift der Starke HB sowie ein Bleistiftspitzer die wesentli-
chen Utensilien. Am Okular des Fernrohres studiere man die feinen Details der inne-
ren Koma bei moglichst hohen Vergrofierungen (150 bis 300 x). Wichtig ist hierbei
einmal mehr, dafl das Auge bestens an die Dunkelheit adaptiert und stérende Licht-
quellen ausgeschaltet werden. Vor dem Skizzieren ist es angebracht, zunéchst fiir eine
Weile den visuellen Eindruck auf sich wirken zu lassen. Indirektes Sehen ist hier sehr
hilfreich beim Erfassen schwacher und feiner Strukturen. Beim Zeichnen achte man be-
sonders auf die Dimension und Orientierung der wahrgenommenen Details; als Hilfe
bieten sich hierbei die Feldsterne an, die man unbedingt vor dem Kometen zeichnen
sollte. Fiir die Wiedergabe feiner Schattierungen kann der Radiergummi leicht ange-
feuchtet und vorsichtig tiber die gezeichneten Linien bewegt werden. Dadurch lassen
sich auch feine Kontrastunterschiede herausarbeiten (Abb. 3.10).
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Beim Punkt-Raster-Verfahren (Abb. 3.11) wird, stets erst nach einer Beobachtung, die
Helligkeitsverteilung innerhalb eines Kometen dadurch wiedergegeben, dafi Punkte
mit einem schwarzen Stift (am besten Tusche) in unterschiedlicher Dichte gesetzt wer-
den. Das Verfahren ist zwar zeitaufwendig und zunéchst etwas gewthnungsbediirftig,
hat aber den grofSen Vorteil, dafs die Zeichnung stets mit sehr guter Qualitédt reprodu-
ziert werden kann.

Abb.3.11 Zeichnung des Kometen C/1995 O1 (Hale-Bopp) nach dem Punkt-Raster-Verfahren.
Angefertigt am 3.3.1997, 4:40 UT. Instrument: 25cm-Newton f/6, 75x. Bemerkungen: Der kern-
nahe Bereich wird dominiert von einer riesigen Fontidne, die aus der sternférmigen Kondensa-
tion bei PW=195° entstromt und in den westlichen, deutlich helleren Ast des Schweifs flief3t.
Nahe des Kerns befinden sich zwei helle Enveloppen. Beobachter: Heinz Kerner

Wie bei allen Beobachtungen, die man einmal auswerten mochte, so mufs man auch ei-
ne Kometenzeichnung mit den wichtigsten Beobachtungsdaten versehen. Dazu geho-
ren Datum, Teleskop, Vergrofserung, Gesichtsfelddurchmesser, Orientierung der Him-
melsrichtungen, Faintest Star und (eventuell) verwendetes Filter. AufSerdem sollte man
sich Notizen machen, in denen Orientierung, Grofse und Erscheinungsbild von Einzel-
strukturen festgehalten werden. Um diesen Teil der Arbeit zu vereinfachen, ist von der
VdS-Fachgruppe Kometen eine Zeichenschablone entworfen worden (siehe Anhang E).
Abschliefend noch ein Tip zum Uben: Sollte der interessierte Beobachter gerade kei-
nen Kometen zur Verfiigung haben, so kann das Zeichnen auch an Deep-Sky-Objekten
trainiert werden. Hierbei bietet sich die Moglichkeit, die eigenen Ergebnisse mit lang-
brennweitigen Photographien zu vergleichen, so dafs die Fahigkeit, schwache und zu-
gleich feine Strukturen wahrnehmen zu konnen, iiberpriift werden kann. Vor allem
Spiralgalaxien mit HII-Regionen oder strukturierte Planetarische Nebel bieten sich als
Testobjekte an.
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3.6 Die visuelle Suche nach Kometen

Kometen werden auch heutzutage nicht selten von Amateuren entdeckt. Eher die
Ausnahme ist hierbei die zufdllige Entdeckung, die meist dann erfolgt, wenn der
Komet beliebte Deep-Sky-Objekte passiert. Auf diese Weise wurde z.B. der Komet
Bally-Clayton (1968d) nahe des Ringnebels, C/1995 O1 (Hale-Bopp) nahe M 70 und
C/1996 B1 (Szczepanski) nahe M 101 entdeckt. Doch die tiberwiegende Mehrzahl der
von Amateuren entdeckten Kometen wird durch systematische Suchprogramme einer
kleinen Zahl geduldiger und ausdauernder Kometenjdger in aller Welt gefunden. Der
Anreiz fiir die nicht zu verachtende Anstrengung ist die internationale Ubereinkunft,
einen neuentdeckten Kometen nach seinem Entdecker zu benennen.

Bei der Kometensuche hat sich die nachfolgende Methode bewihrt: Die Durchmus-
terung des Himmels beginnt bald nach Sonnenuntergang im Westen, knapp oberhalb
des Horizonts. In einer Reihe horizontaler Himmelsschwenks wird das Instrument je-
weils um einen gewissen Azimutwinkel (ca. 30 — 45°) hin und her bewegt. Nach jedem
Schwenk wird das Instrument um ein dreiviertel Gesichtsfeld nach oben verschoben.
Auf diese Weise wird der Westhimmel bis in Hohen um 40° durchmustert. Die Suche
am Morgenhimmel beginnt vor Ddammerungsbeginn halbhoch iiber dem Osthorizont.
Uber zahlreiche horizontale Schwenks arbeitet man sich Richtung Horizont abwirts.
Der letzte Schwenk sollte in der Ddmmerung nahe des Horizonts abgeschlossen sein.
Insgesamt sollte man versuchen, ein Himmelsareal mit einem Azimut von etwa 90° um
den Sonnenauf- bzw. -untergangspunkt jeden Monat einmal zu durchmustern. Nicht
empfehlenswert ist eine Suche in einem grofien Areal um den aktuellen Oppositions-
punkt, da dieser Bereich von zahlreichen professionellen Instrumenten tiberwacht wird
und zudem die in diesem Bereich auftauchenden Kometen eher noch weit von der Son-
ne entfernt und damit entsprechend schwach sind.

Die Bewegung des Mondes spielt bei der Festlegung des Suchareals ebenfalls eine wich-
tige Rolle. Steht er am Himmel, so verspricht die Kometensuche wenig Aussicht auf Er-
folg. Interessant ist hingegen das Gebiet, in welchem der Mond 1-3 Tage zuvor stand,
konnte dieses Areal doch etwa eine Woche lang nicht abgesucht werden.

Die Geschwindigkeit, mit der die Schwenks durchgefiihrt werden sollten, ist abhidngig
von der Instrumentenéffnung, dem Gesichtsfeld, sowie von personlichen Faktoren. Um
eine optimale Suchgeschwindigkeit zu finden, sollte man zunédchst alle einem wéhrend
der Suche aufgefallenen Deep-Sky-Objekte notieren und ihre Helligkeiten mit der per-
sonlich festgelegten Grenzhelligkeit fiir eine Entdeckung vergleichen. Letztlich muf3 ein
Kompromifs gefunden werden zwischen der Grenzhelligkeit und dem mit der hierfiir
erforderlichen Geschwindigkeit absuchbaren Himmelsareal.

Was das geeignete Instrument angeht, so ist festzuhalten, daff Fernrohre jeden Typs
bereits erfolgreich waren, vom kleinen Feldstecher bis zum grofien Newton. Generell
ist es aber wichtig, dafs man ein grofles Gesichtsfeld mit der gewiinschten Grenzgrofie
tiberblicken kann. Kometen der 10.-11. Grofie sollte man mit dem Gerit nicht nur sehen
konnen, wenn man explizit nach ihnen sucht, sondern auch beim Vorbeischwenken
bemerken. Kleine Feldstecher sind daher eher chancenlos, obwohl es Ausnahmen gibt,
wenn relativ helle Kometen plotzlich auftauchen. So entdeckte der Englénder Georg
Alcock den erdnahen Kometen IRAS-Araki-Alcock mit einem Feldstecher, und zwar
durch eine geschlossene Fensterscheibe hindurch.

Das Fernrohr sollte horizontale Schwenks unterstiitzen, weshalb eine azimutale Mon-
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tierung einer parallaktischen vorzuziehen ist. Ferner ist darauf zu achten, daff man be-
quem, am besten im Sitzen, langere Zeit beobachten kann. L. Peltier, er entdeckte von
1925-1954 zwolf Kometen, baute sich sogar eine ganz besondere Hiitte. Er selbst safs in
einem bequemen Sessel und schaute durch einen 15 cm f/5 Refraktor. Die ganze Hiitte
samt Fernrohr und Peltier liefS sich mit einem Lenkrad drehen, und das Gerit selbst
lie§ sich vertikal leicht bewegen.

Wichtig ist zudem ein moglichst dunkler Beobachtungsplatz mit einer grofSen Zahl kla-
rer Ndchte pro Jahr; Bedingungen, die in Deutschland nur selten erfiillt sind. Deutsche
Amateure haben hierzulande denn auch in den letzten Jahrzehnten keine Entdeckung
verbuchen konnen. Ein engagierter Beobachter, der Zeit in diese Beschiftigung stecken
kann und will, sollte aber dennoch Erfolge vorweisen konnen, wie Entdeckungen von
Alcock und Panther aus England zeigen, wo das Wetter kaum besser ist als bei uns. Die
Entdeckung eines Kometen erfordert im Durchschnitt um die 600 Stunden intensiver
Suche. Aber es gibt auch Gliickspilze. So fand Mark A. Whitaker, ein 16-jahriger Schii-
ler, bereits in der dritten Nacht den Kometen 1968b mit einem 10 cm Kaufhaus-Newton,
allerdings ist ein solcher Erfolg sehr untypisch.

Hat man ein verddchtiges, nebliges Objekt entdeckt, so sollte man versuchen, eine Be-
wegung vor dem Sternhintergrund erkennen zu konnen. Richtung und Betrag dieser
Bewegung sind zusammen mit der Position und Uhrzeit der Entdeckung weiterzumel-
den. Im anderen Fall miissen selbstverstandlich zuvor zahlreiche Kataloge bzw. Atlan-
ten studiert werden, um ein bereits bekanntes nicht-stellares Objekt ausschliefSen zu
konnen. Tatsdchlich ist es fiir alle Kometenjager fast unabdingbar, sich im Bereich der
Nebelobjekte hervorragend auszukennen. Charles Messier hat gegen 1780 seinen be-
rithmten Katalog allein deshalb aufgestellt, weil er eine Referenzliste bekannter und
von ihm entdeckter entsprechender Objekte brauchte. Er war ndmlich ein leidenschaft-
licher Kometenjéger, man nannte ihn das “"Kometenfrettchen”.

Das 'Kometenfrettchen” der Gegenwart ist ohne Zweifel William Bradfield aus Australi-
en. Er benutzt einen azimutal aufgestellten 15cm f/5 Refraktor (Rosenthal 1988). Damit
hat er bislang (1996) 17 Kometen entdeckt. Erst in den letzten Jahren hat ihn das Ehe-
paar Shoemaker auf dem Mount Palomar tibertrumpft. Dennoch bleibt Bradfield der
erfolgreichste visuelle Kometenentdecker in diesem Jahrhundert. Er hat es allerdings
insofern einfacher, als er den weniger intensiv abgesuchten Stidhimmel durchforsten
kann.

Dieser Vorteil kam in den 60er Jahren {ibrigens auch dem in Mainz ansdssigen Amateur
EW. Gerber zugute, der zwei Kometen von Stidamerika aus entdeckte. Er fand sie in
kleinen Feldstechern (8 x 20 und 12 x 60), und seine Sternkarte stammte aus einem
Schulatlas! Seiner Meinung nach hétte er noch mehr Kometen entdecken kénnen, hatte
er damals nur bessere Identifikationsmittel besessen. Sein Beobachtungsbuch enthalt
auf jeden Fall mehrere Objekte, die weder bekannten Deep-Sky-Objekten noch damals
sichtbaren Kometen zugeordnet werden konnen.

In Amerika war in den letzten Jahren David Levy mehrfach erfolgreich, meist mit gro-
leren Newton-Spiegeln. Ahnlich erfolgreich war Don Machholz, der in letzter Zeit mit
einem selbstgebauten 13 cm Doppelglas arbeitet.

Hat man einen Kometen entdeckt, sollte man ihn den entsprechenden Stellen melden.
Zuvor seien aber einige Dinge dringend angeraten:

e Ganz ruhig und sachlich bleiben! Es soll Leute gegeben haben, die nach einer
Kometenentdeckung nicht mehr wufsten, was sie wann wo und womit gesehen
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haben.

e Sichergehen, dafs es wirklich ein Komet ist: Bewegung? Keine Galaxie 0.4. an der
Position? Bei Photos: Existieren mehrere Photos, die den Kometen zeigen (Nega-
tivfehler, Reflex)?

e Sichergehen, dafs es ein neuer Komet ist, z.B. indem man Leute anruft, die ge-
wohnlich gut informiert sind. Die VdS-Fachgruppe Kometen wird bei der Ein-
schidtzung einer solchen Beobachtung bzw. bei der Weiterleitung einer Meldung
behilflich sein.

Weitere Hinweise tiber Informationsquellen und Mafinahmen im Fall einer Entde-
ckungsmeldung an die IAU finden sich im Kapitel 12.

3.7 SchluRwort

Der Zeitaufwand fiir die eigentliche Kometenbeobachtung — sieht man einmal von der
Suche nach neuen Kometen ab —ist gering im Vergleich zum Aufwand, der fiir die Vor-
bereitung der Beobachtung sowie die Aufbereitung der Beobachtungsdaten erforder-
lich ist. Dieser Aufwand ist aber nétig, damit die Beobachtung besser gelingt und die
ermittelten Werte mit den Ergebnissen anderer Beobachter verglichen werden konnen.
Wer dies bedenkt, der kann mit der Kometenbeobachtung in ein sinnvolles und inter-
essantes Feld der Amateurastronomie vorstofien, das durch das oftmals iiberraschende
Verhalten der zu untersuchenden Objekte zuséitzlich an Spannung gewinnt.
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4 Die wichtigsten Sternkataloge fiir den Ko-
metenbeobachter

von A.Kammerer & M.Moller

4.1 Allgemeines zu Sternhelligkeiten

Drei Faktoren beeinflussen primér die Giite einer Helligkeitsschdtzung bei einem Ko-
meten: die Beobachtungsbedingungen, der Grad der Erfahrung in der Anwendung in-
ternational definierter Methoden und die benutzte Quelle fiir die Vergleichssternhel-
ligkeiten. Die Beobachtungsbedingungen kénnen nur bedingt — durch die Wahl eines
geeigneten Standorts — beeinflusst werden. Die international definierten Methoden zur
Helligkeitsschdtzung wurden im vorangegangenen Kapitel vorgestellt; durch regelma-
Bige Anwendung hat es jeder Beobachter diesbeziiglich selbst in der Hand, den Grad
seiner Erfahrung zu steigern. Bleibt der dritte Faktor, die Wahl eines geeigneten Ka-
talogs bzw. Atlanten fiir die Vergleichssternhelligkeiten. Diesem Faktor wird vielfach
eine zu geringe Bedeutung beigemessen, obwohl sich die Helligkeitsangaben fiir einen
bestimmten Stern in verschiedenen Katalogen teilweise deutlich unterscheiden. Durch
die Verwendung eines geeigneten Sternkatalogs kann die Giite einer Helligkeitsschét-
zung daher erkennbar gesteigert werden.

Sind die Differenzen in den Angaben verschiedener Kataloge/ Atlanten bei Sternen hel-
ler als etwa 7™ meist noch vernachldssigbar, so wachsen sie zu schwicheren Sternen hin
im allgemeinen rasch an. So stellte einer der beiden Autoren bei der Schiatzung des et-
wa 9.5™ hellen Kometen 9P /Tempel 1 im Friihjahr 1994 bei einem Vergleichsstern eine
Differenz von 0.8™ zwischen den Angaben des SAO-Katalogs und des Guide Star Ca-
talogue fest! Wenn auch eine solch grofse Differenz bei einem relativ hellen Stern eher
die Ausnahme ist, so libersteigen die Differenzen in den Angaben verschiedener Stern-
kataloge zu schwéacheren Helligkeiten hin doch immer héufiger die Genauigkeit von
Helligkeitsschdtzungen und liegen bei 13™ bereits in der Gréflenordnung von 1™. Um
daher fiir eine bestimmte Situation den geeignetsten Atlas bzw. Katalog auswéhlen zu
konnen, sollen nachfolgend die verbreitetsten bzw. wichtigsten Quellen fiir Sternhel-
ligkeiten behandelt werden.

Noch einmal wiederholt werden muf hier, daf$ sich ein Helligkeitsvergleich zwischen
Kometen und nichtstellaren Objekten auf den ersten Blick zwar anbietet, aber strikt
verboten ist. Erstens weil die Helligkeitsangaben fiir nichtstellare Objekte in verschie-
denen Katalogen teilweise stark differieren, zweitens, weil sich die Morphologie der
Kometen so gut wie nie mit jener der nichtstellaren Objekte deckt.

Bei sehr hellen Kometen kann es vorkommen, daf} zeitweise Planetenhelligkeiten her-
angezogen werden miissen. Diese konnen all den Jahrbiichern (Ref=AE) entnommen
werden, die das neue IAU-Helligkeitssystem verwenden, wie z.B. Das Himmelsjahr,
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Ahnerts Kalender fiir Sternfreunde oder der Astronomical Almanac. Das Helligkeits-
system basiert allerdings auf photovisuellen Helligkeiten.

In diesem Zusammenhang ist die Unterscheidung zwischen visuellen, photovisuellen
und photographischen Helligkeiten wesentlich. Die visuellen Helligkeiten (Kiirzel m)
geben den tatsdchlichen Eindruck eines Beobachters optimal wieder, liegt ihnen doch
die Kurve der spektralen Empfindlichkeit des menschlichen Auges zugrunde, mit ei-
nem Maximum bei 515nm. Leider wurden bislang nur die visuellen Helligkeiten der
hellen Sterne umfassend und genau bestimmt. Fiir schwéachere Sterne (ab 7™) findet
sich diese Angabe immer seltener und wird zudem immer ungenauer. Unter den pho-
tovisuellen Helligkeiten (Kiirzel V) versteht man die Angaben im sogenannten Johnson-
Band, das zwar auch im visuellen Bereich liegt, aber aufgrund einer zentralen Wel-
lenldinge von 540 nm und einem differierenden Verlauf der spektralen Empfindlichkeit
einen etwas anderen Eindruck wiedergibt als das menschliche Auge. Die photovisu-
ellen Helligkeiten weichen aus diesem Grund geringfiigig von den visuellen ab, doch
liegen die Unterschiede bei nicht zu blauen bzw. zu roten Sternen in der Grofienord-
nung von 0.1™ und fallen daher bei der Helligkeitsschatzung eines Kometen kaum ins
Gewicht. Der grofie Vorteil der photovisuellen Helligkeiten liegt darin, dafs diese auch
bei schwécheren Sternen eine hohe Genauigkeit besitzen. In der Astronomie {ibliche
photographische Emulsionen zeigen im blauen Spektralbereich meist eine wesentlich
grofiere, im roten Bereich oftmals eine geringere Empfindlichkeit als das menschliche
Auge. Aus diesem Grund differieren die photographischen Helligkeiten (Kiirzel m,,) iiber
weite Spektralbereiche hinweg deutlich zu den visuellen Helligkeiten. Fiir kiihlere Ster-
ne der Spektraltypen K bzw. M erreichen die Differenzen bereits Werte zwischen 1.5™
und 2.0™. Photographische Helligkeiten sind fiir die visuelle Helligkeitsschdtzung so-
mit unbrauchbar.

Das gleiche gilt natiirlich fiir Atlanten bzw. Kataloge, die photographische Helligkei-
ten benutzen. Zu nennen ist hier der weitverbreitete PPM-Katalog. Diesbeziiglich mufd
auch bei den Versionen 4.0 und 5.0 des beliebten Astro-Programms GUIDE folgen-
des beachtet werden: aufgrund der hoheren Positionsgenauigkeit des PPM- im Ver-
gleich zum SAO-Katalog, wurde ersterer zur primaren Quelle, mit dem Resultat, daf3
beim Anklicken eines Sterns zunéchst seine (photographische) PPM-Helligkeit ange-
zeigt wird. Erst die Anwahl von "Weitere Info” listet die visuellen Helligkeiten auf.
Selbstverstiandlich ist auch die Verwendung des Falkauer Atlas, des Atlas Stellarum
bzw. des POSS fiir die Helligkeitsschatzung nicht erlaubt, bekommt man durch das
Ausmessen der Sternscheibchen doch ebenfalls photographische Helligkeiten.

4.2 Die Sternkataloge im Vergleich

Das Standardwerk fiir Kometenbeobachter stellt der Atlas der American Association
of Variable Star Observers dar. Der AAVSO-Atlas (Ref=AA) bildet den gesamten Him-
mel auf 178 Bldttern bis zu einer Grenzhelligkeit von etwa 9.5™ ab. Fiir fast alle Sterne
heller als 6.5™ sind die photovisuellen Helligkeiten angegeben. Verdnderliche Sterne
sind besonders gekennzeichnet und ihre Amplitude sowie der Verdnderlichentyp ver-
merkt. Selbstverstandlich diirfen diese Sterne fiir die Helligkeitsschitzung eines Ko-
meten nicht benutzt werden. Das eigentlich Wertvolle am AAVSO-Atlas ist jedoch die
Tatsache, dafs er fiir alle Verdnderlichen die visuellen Helligkeiten einiger Umgebungs-
sterne bis etwa zur 10. Grofienklasse angibt. Auf diese Weise finden sich, zumindest
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fir Feldstecherkometen, eigentlich immer zwei passende AAVSO-Sterne in der Nahe.
Jeder Kometenbeobachter sollte diesen Atlas in seinem Besitz haben.

Neben dem Atlas hat diese Organisation zahlreiche AAVSO-Karten (Ref=AC) herausge-
geben. Auf diesen ist fiir jeden Verdnderlichen im Programm der AAVSO die visuelle
Helligkeit etlicher Umgebungssterne wiedergegeben. Dabei betrdagt die Ausschnitts-
grofie zwischen mehreren Grad und wenigen Bogenminuten. Die Helligkeiten konnen
in seltenen Fillen 16™ erreichen. AAVSO-Karten, die vor etwa 1965 bzw. seit 1992 er-
stellt wurden besitzen eine sehr hohe Giite. Dagegen weisen AAVSO-Karten mit einem
Erstellungsdatum zwischen etwa 1965 und 1991 in einigen Féllen Fehler bei den ange-
gebenen Helligkeiten auf; ihre Uberarbeitung ist aktuell im Gange. Bei Benutzung einer
solchen Karte sollten die angegebenen Helligkeitsunterschiede daher per Augenschein
gepriift werden. In den Besitz der gesammten Sammlung von vielen Hundert Karten
zu kommen ist allerdings aufwendig und nicht ganz billig (Kontaktadressen: AAVSO,
BAV). Alternativ dazu kann z.B. jede Veroffentlichung einer AAVSO-Karte abgeheftet
und katalogisiert werden.

Von der AAVSO stammt auch die Nordpolsequenz (Ref=NP). Hierbei handelt es sich um
insgesamt drei polzentrierte Karten in unterschiedlichen Maf3stidben, die Vergleichs-
sternhelligkeiten bis 17™ aufweisen. Der grofse Vorteil dieser drei Karten ist, dafd die
betreffende Region das ganze Jahr iiber recht hoch am Himmel steht und nicht erst lang
gesucht werden mufi. Der Nachteil ist natiirlich der, dafs die Kometen — besonders die
periodischen — nicht allzu hdufig in dieser Region stehen und eine Helligkeitsschédtzung
durch die Notwendigkeit grofierer Schwenks nicht gerade an Genauigkeit gewinnt.
Fiir schwache Kometen ebenfalls empfehlenswert sind die Supernova Search Charts
(Ref=TB). Diese Verdffentlichung enthilt 236 Umgebungskarten mit rund 300 Galaxi-
en. Die Grenzgrofse all dieser Karten liegt bei ca. 15™, teilweise sogar darunter. Das hat
allerdings zur Folge, dafd die Himmelsausschnitte ziemlich klein sind (in der Grofien-
ordnung von 15’ bis zu einem Grad).

Besitzen die AAVSO-Karten den Vorteil, visuelle Helligkeiten bis etwa 14 — 15™ sehr
genau anzugeben, so haben sie doch den grofien Nachteil, nur kleine Felder des Him-
mels abzudecken. Immer wieder kann es daher vorkommen, dafd ein AAVSO-Feld etli-
che Grad vom Kometen entfernt steht. Wesentlich kritischer wird die Situation, sofern
man im Besitz nur eines Teils der Karten ist. Auch der AAVSO-Atlas verzeichnet fla-
chendeckend nur die Helligkeiten bis etwa 6.5™. Bendtigt wird somit ein Katalog, der
moglichst alle Sterne bis zu einer bestimmten Grenzgrofie auflistet. Hierfiir kann z.B.
der Sky Catalogue 2000.0 (Ref=SC) herangezogen werden. Dieser enthilt alle Sterne hel-
ler als 8.0™. Als Datenbasis wurden hierbei zwar mehrere Originalquellen herangezo-
gen. Die Herausgeber versuchten allerdings, fiir jeden Helligkeitsbereich die genaueste
Quelle zu verwenden, so dafs die angegebenen photovisuellen Helligkeiten der etwa
50000 Sterne sehr verlédfilich sind.

Fiir schwéchere Sterne bietet sich der SAO-Katalog (Ref=S) an. Dieser enthilt etwa
250000 Sterne und ist bis zur Helligkeit von etwa 9.5™ ziemlich vollstindig. Sein Nach-
teil liegt allerdings darin, dafs er primér fiir astrometrische Zwecke erstellt wurde. Da-
her sind die angegebenen visuellen Helligkeiten — besonders bei Sternen schwécher als
etwa 8.5™-nicht so genau, wie man sich das als Kometenbeobachter wiinschen wiirde.
Bei Sternen unterhalb von 9.0™ sind die Angaben generell kritisch zu betrachten und
Schidtzungen moglichst mit mehreren Sternen durchzufiihren.

Wer also fiir Kometen schwiécher als 9.0™ sehr genaue Helligkeitsangaben haben méch-
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te, der mufd aktuell entweder auf die AAVSO-Karten oder auf den Guide Star Photo-
metric Catalogue (Ref=GA) zuriickgreifen. Letzterer wurde fiir die Mission des Hubble
Space Telescope zusammengestellt und enthélt grob 1500 etwa 0.5° grofse Felder, die
gleichméfiig im Abstand von etwa 7° iiber den Himmel verteilt sind. Innerhalb jedes
Feldes wurde die Helligkeit von etwa einem halben Dutzend Sternen zwischen 9™ und
15 — 16™ mit hoher Genauigkeit ermittelt; die Helligkeitsspriinge zwischen den einzel-
nen Sternen eines Feldes sind mit etwa 1™ allerdings relativ grofs. Leider war die kleine
Auflage dieses Katalogs schon bald vergriffen, so daf$ Interessenten an diesen nur noch
tiber Bibliotheken herankommen kénnen.

Weite Verbreitung hat die CD-Version des Guide Star Catalogue (Ref=HS) gefunden. Die-
ser Katalog umfafit die Positionen und Helligkeiten von rund 15 Millionen Sternen bis
herab zu etwa 14.5™. Die Angaben wurden allerdings durch das Abscannen von Him-
melsaufnahmen im roten und blauen Spektralbereich ermittelt. Dies bedeutet, daf$ sich
die Positionen stets auf das Aquinoktium der Aufnahme beziehen — grofere Eigen-
bewegungen somit unberticksichtigt bleiben — und die Helligkeiten nur méfiig genau
sind. Letzteres gilt insgesamt. Selbst bei helleren Sternen mufi man mit Fehlern bis
zu 0.3™ rechnen. Bei Sternen unterhalb 13™ kann der Fehler gar 1™ erreichen. Insge-
samt bedeutet dies, dafy die Angaben kritisch zu bewerten sind und man, wann immer
moglich bzw. praktikabel, sich eher auf einen der anderen Kataloge stiitzen sollte. Bei
Verwendung dieses Katalogs sollten aber auf jeden Fall 5 — 6 Vergleichssterne benutzt
werden.

Schliefilich werden eine Reihe ganz spezieller Karten empfohlen, wie z.B. die Pleja-
denkarte im Handbuch fiir Sternfreunde (Ref=AH) mit Helligkeiten bis 12.9™, die drei
Selected Areas in Sky and Telescope 67, S.28 (1984) (Ref=E) mit Helligkeiten bis 20™,
oder die Karten, welche extra fiir die International Halley Watch angefertigt wurden
(Ref=W).

Zusammenfassend stellt sich die Situation aktuell so dar: fiir Kometen heller als 8.5™
sollte primar der AAVSO-Atlas verwendet werden. Sky Catalogue 2000.0 und der SAO-
Atlas sind ebenfalls empfehlenswert. Fiir Kometen zwischen 8.5™ und 9.5™ sollten pri-
mér die AAVSO-Karten (vor 1965 bzw. ab 1992) und die Karten des Guide Star Photo-
metric Catalogue benutzt werden, der SAO-Katalog nur, sofern beide genannten Quel-
len in der betreffenden Region keine Sterne verzeichnen. Fiir Kometen schwécher als
9.5™ stellen die AAVSO-Karten und der Guide Star Photometric Catalogue die pri-
maren Quellen dar, die Supernova Search Charts konnen ebenfalls genutzt werden.
Der Guide Star Catalogue sollte ausschliefSlich dann herangezogen werden, wenn die
drei genannten Kataloge in der betreffenden Region keinerlei Sterne aufweisen, was
umso hadufiger vorkommen wird, je schwécher der Komet ist.

In Kiirze diirfte sich die geschilderte Situation durch das Erscheinen des Tycho-Katalogs
drastisch verbessern. Dieser Katalog wird etwas iiber 1 Million Sterne heller als 11.5™
enthalten (der parallel erscheindende, nur etwa 120 000 Sterne umfassende Hipparcos-
Katalog gibt fiir einige wenige Sterne Helligkeiten bis 12.5™ an). Der Tycho-Katalog ist
bis etwa 10.5™ so gut wie vollstindig und weist fiir diesen Helligkeitsbereich eine Ge-
nauigkeit von besser als 0.05™ auf. Bis zur photovisuellen Helligkeit von 11.0™ fehlen
ca. 15% aller Sterne, die Genauigkeit betrdgt 0.1™. Darunter nehmen Vollstandigkeit
und Genauigkeit drastisch ab. Der Katalog wird ab Mitte 1997 auf CD verfiigbar sein
und dann fiir Kometen heller als 11.0™ zur Standardquelle werden. Ab diesem Zeit-
punkt werden AAVSO-Karten, Guide Star Photometric Catalogue, Supernova Search
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Charts und eventuell Guide Star Catalogue nur noch fiir schwéachere Kometen von In-
teresse sein.
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5 Die Auswertung visueller Kometenbeob-
achtungen

von A.Kammerer

5.1 Einleitung

In den letzten Jahrzehnten konnten viele Geheimnisse der Kometen entrétselt werden,
wobei sich das Schwergewicht der Forschung von der Verfolgung der Bewegung dieser
oftmals unvorhergesehen auftretenden Objekte hin zur Bestimmung einer Reihe phy-
sikalischer Kenngrofien verlagert hat.

Die Unberechenbarkeit macht bis heute einen Grofiteil des Reizes der Kometenbeob-
achtung aus. Zwar hat die intensive Forschung der letzten Jahrzehnte gezeigt, daf3 die
durchschnittliche Entwicklung eines Kometen bereits durch die Bestimmung weniger
Parameter abschitzbar wird. Aber eben nur die durchschnittliche; immer wieder iiber-
rascht der eine oder andere Schweifstern die Fachleute durch eine unerwartete Hellig-
keitssteigerung, eine plotzliche starke Ausdehnung seiner Koma oder einen heute noch
unvorhersagbaren Schweifabrifs.

Um die einzelnen Kometen untereinander vergleichen zu konnen, miissen die schein-
bare Helligkeit und die scheinbaren Ausmafie von Koma und Schweif am Himmel in
absolute Groflen umgerechnet werden. Dazu ist die Kenntnis der relativen Positionen
von Sonne, Erde und Komet im Sonnensystem erforderlich.

So kann ein am Himmel enorme Ausmafie aufweisender Komet in Wirklichkeit ein
vOllig durchschnittlicher Vertreter der Haarsterne sein, der lediglich nahe an der Er-
de vorbeilduft, wie es beim Kometen IRAS-Araki-Alcock (1983d) der Fall war. Die-
ser wies am Tag der grofiten Erdnédhe einen scheinbaren Komadurchmesser von mehr
als 2° auf, was aber einem absoluten Komadurchmesser von vollig durchschnittlichen
200000 km entsprach. Umgekehrt ergab sich dagegen fiir die im November 1995 nur
2.5’ grofle Koma des Kometen C/1995 O1 (Hale-Bopp) ein absoluter Komadurchmesser
von 700 000 km.

Nachfolgend werden verschiedene, fiir eine Auswertung visueller Kometenbeobach-
tungen niitzliche, Auswertungsmethoden und Formeln vorgestellt und anhand von
Diagrammen erldutert.

5.2 Datengrundlage

Zur Gewinnung aussagekraftiger Ergebnisse ist eine breite Datenbasis erforderlich. In
den allermeisten Fallen gentigt es in keiner Weise, lediglich die eigenen Schitzungen
zu benutzen. Die Beobachtung eines Kometen hingt von so vielen, heute noch immer
nicht genau bekannten Einfliissen ab, dafi eine Einzelbeobachtung wenig reprasentativ
ist.

58
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Abb. 5.1 Komet Austin (1990 V) am 22.4.1990, 3:55-4:05 UT, nahe des Andromedanebels. Zwolf
Tage nach seinem Periheldurchgang zeigte der Komet einen auch visuell gut erkennbaren
Schweif. Aufnahme aus der spanischen Sierra Nevada mit Teleobjektiv 2.8/50 mm auf TP 2415
hyp. Photo: W.E. Celnik, D. Méller, ]. Neye

Je grofler die Anzahl der in eine Auswertung eingehenden Einzelbeobachtungen ist,
um so sicherer werden im allgemeinen die daraus ableitbaren Aussagen sein. Eine
Beobachtungsmeldung mufs neben dem/den Schidtzwert(en) genaue Angaben {iber
den Beobachtungszeitpunkt, das verwendete Instrument (Offnung, Typ, Vergroerung)
und den Beobachter umfassen; bei einer Helligkeitsschatzung sind zudem Angaben
tiber die Schitzmethode und die Vergleichssternquelle erforderlich (siehe auch Kapi-
tel 3).

Schitzungen ohne diese Mindestangaben sind ziemlich wertlos. Fiir nachtrégliche Re-
duktionen von Vorteil ist die zusétzliche Angabe der verwendeten Vergleichssterne
(A/B) und der geschétzten Stufen (z.B. A7K3B).

Tabellen enthalten zwar alle Gréfien, mit denen die zeitliche Entwicklung eines Ko-
meten beschrieben werden kann. Wesentlich anschaulicher wird diese jedoch durch
Diagramme dargestellt. Abbildung 5.2 zeigt als Beispiel alle Helligkeitsschdatzungen,
die fiir die Auswertung der Erscheinung des Kometen Austin (1990 V) erfafst wurden
(siehe auch Kammerer 1993).

5.3 Datenselektion

Betrachtet man Abb. 5.2 genauer, so fallen einzelne Schdtzungen auf, die irgendwie ”da-
nebenliegen”. Dies sind nicht notwendigerweise ” AusreifSer” im mathematischen Sinn,
fir die es genaue Festlegungen gibt, sondern auffillig von der Masse der Beobachtun-
gen abgesetzte Schdtzungen. Die Frage lautet: Sollen diese Schédtzungen, im weiteren
Verlauf als Fehlwerte bezeichnet, bei der Auswertung berticksichtigt werden?

Dazu gibt es unterschiedliche Auffassungen. Wahrend die einen dazu neigen, prinzi-
piell jede Schédtzung mit dem gleichen Gewicht zu behandeln, werden die deutlich von
der Masse abweichenden Schédtzungen von anderen im weiteren Auswerteverfahren
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Komet Austin (1990 V)
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Abb.5.2 Zeitliche Entwicklung der Gesamthelligkeit des Kometen Austin (1990 V). Das Dia-
gramm enthilt alle erfafiten Schatzungen.

nicht mehr oder nur mit deutlich geringerem Gewicht berticksichtigt.

Fiir letzteres Vorgehen spricht die allgemeine Auswertepraxis. Bei praktisch jeder
naturwissenschaftlichen Mefireihe finden sich AusreifSer/Fehlwerte, die meist durch
kurzfristige Stabilitditsschwankungen im Mefisystem oder aber durch dufiere Einwir-
kungen verursacht werden. Derartige Fehlwerte werden von der Auswertung prak-
tisch immer ausgeschlossen.

Nun kann man visuelle Kometenschdtzungen nicht mit Mefswerten einer wissenschaft-
lichen Apparatur vergleichen. Prinzipiell jedoch resultieren Fehlwerte hier aus dhn-
lichen Griinden. Die bei einer Kometenschidtzung hauptsichlich auftretenden Fehler-
quellen sind: schlechte Beobachtungsbedingungen (schlechte Durchsicht, geringe Ho-
he, Mondstérung, Ddmmerung), systematische Fehler in der Methodik, ungeniigende
Dunkeladaption, fehlerhafte Vergleichssternsequenzen, Voreingenommenheit (durch
Prognosen bzw. Meldungen anderer Beobachter), fehlende Sorgfalt (Umrechnungs-
bzw. Fliichtigkeitsfehler) und mangelhafte Konzentration (z.B. durch Ubermiidung).
Aus diesen Griinden sollten vor der eigentlichen Bestimmung der physikalischen
Kenngrofien (im folgenden Kometenparameter genannt) derartige Schatzungen elimi-
niert werden. Doch ab wann darf ein Wert als “deutlich von der Masse der Beobach-
tungen abweichend” betrachtet werden? Diese Frage kann nicht mit einer eindeutigen
Formel beantwortet werden. Es kommt stets auf das Ziel einer Auswertung und die
Homogenitit der Daten an.

Die mathematische Methode, Ausreifier zu bestimmen, geht vom (z.B. taglichen) arith-
metischen Mittelwert und der Standardabweichung ¢ (bzw. der Varianz 0?) aus. Ob-
wohl diese Werte heutzutage von fast jedem Taschenrechner geliefert werden, seien
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die Formeln nachfolgend aufgefiihrt:

1 X 1
X = Y x = N(xl + x4 -+ xy) Arithmetischer Mittelwert ~ (5.1)

S)
Il
D
|
M=

(x; — %)? Standardabweichung (5.2)

Dabei ist N die Anzahl der in den Mittelwert eingegangenen Schdtzungen und x; die
i-te Einzelschdtzung. Zu beachten ist, daf eine Reihe von Taschenrechnern die Summe
der Varianzen nicht durch 1/(N — 1) sondern durch 1/N dividiert, was aber nur bei
kleinen Datenmengen von Bedeutung ist.

Eine Schitzung, die mehr als 20 — 30 vom Mittelwert (berechnet ohne den Ausrei-
Ber/Fehlwert) entfernt ist, hebt sich bereits deutlich (auffallend) von der Masse ab und
kann fiir die weitere Auswertung vernachldssigt werden.

Ein Nachteil dieses Verfahrens liegt darin, daf jeder Mittelwert mit dazugehoriger Stan-
dardabweichung fiir sich betrachtet wird. Vor allem an Tagen mit wenigen, moglicher-
weise systematisch zu schwachen oder zu hellen Helligkeitsbeobachtungen kann es
aber vorkommen, daf} der Mittelwert deutlich neben der allgemeinen zeitlichen Ent-
wicklung zu liegen kommt und dann Werte eliminiert werden, die gut mit dieser tiber-
einstimmen. Besser wire es daher, beim Auswihlen stets ein gewisses Zeitintervall zu
betrachten.

Dies kann in der Weise geschehen, daf’ fiir das Erkennen von Fehlwerten keine ein-
fachen, sondern gleitende Mittelwerte (siehe Abschnitt 5.6.3) oder Spline-Funktionen
benutzt werden. Der Rechenaufwand wird dann allerdings rasch sehr grofs und ist nur
noch mit einem Computer zu bewiltigen.

Praktisch gleiche Resultate im Erkennen von Fehlwerten erhilt man jedoch durch eine
wesentlich einfachere subjektive Methode. Dazu werden die entsprechenden Diagram-
me, die noch alle Schdtzungen enthalten (wie in Abb. 5.2), betrachtet und alle auffallig
neben der Masse der Beobachtungen liegenden Werte herausgenommen. Ist die Daten-
grundlage gentigend grofs, so wirkt sich ein objektiv ungerechtfertigt belassener oder
eliminierter Wert auf das Endergebnis praktisch nicht aus. Letztlich sieht ein derart be-
reinigtes Diagramm aus wie Abb. 5.3, das zudem noch die erwartete (punktiert) und
beobachtete Helligkeitskurve enthilt. Mit dieser Datengrundlage werden im folgenden
die Kometenparameter bestimmt.

5.4 Allgemeine Auswertungshinweise

Bevor die Ermittlung der einzelnen Kometenparameter aus den Schitzungen behan-
delt wird, sollen noch einige allgemeine Punkte angesprochen werden, die bei jeder
Auswertung beachtet werden miissen.

Ganz wichtig ist es, vor der Interpretation der Diagramme die Zeiten zu ermitteln, zu
denen der Mond die Beobachtungen gestort hat. Nicht selten kldren sich temporare
Absenkungen eines Kometenparameters auf diese Weise als Scheineffekte auf. Visuali-
siert werden kann dieser storende Einfluf3 z.B. durch die Positionierung von Symbolen
tiber der Abszisse zu den Vollmondzeiten. Je nachdem, ob der Komet am Morgen- oder
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Komet Austin (1990 V)
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Abb. 5.3 Wie Abbildung zuvor, dargestellt sind jedoch nur noch die selektierten Schédtzungen.
Uber der Abszisse sind die Vollmondtermine markiert

Abendhimmel stand, hat der Mond die Schdtzungen nach bzw. vor diesen Zeitpunkten
gestort (inklusive einiger Tage um die Vollmondzeit).

Eine Auswertung visueller Kometenbeobachtungen sollte, sofern solche verfiigbar
sind, unbedingt auch Zeichnungen und Beschreibungen in ausreichendem Mafie be-
riicksichtigen. Zahlen allein geben nur einen Teil der Kometenerscheinung wieder.
Werden nur die Schédtzungen einer bestimmten Beobachtergruppe, z.B. der VdS-
Fachgruppe Kometen, zu der Auswertung herangezogen, so sollten die Ergebnisse —
sofern der Aufwand vertretbar bleibt — mit internationalen Schiatzungen verglichen
werden.

Bei periodischen Kometen konnen die Ergebnisse mit fritheren Sichtbarkeiten vergli-
chen werden. Damit ist es (mit Einschrankungen) moglich, sdkulare Veranderungen im
Helligkeitsverhalten zu ermitteln. Allerdings mufs bei der Interpretation historischer
Beobachtungen sehr vorsichtig vorgegangen werden, da diese hiaufig mit anderen Me-
thoden bzw. Instrumenten durchgefiihrt wurden. So hat sich gezeigt, dafs frither bei
den Helligkeitsschdtzungen hdufig nur die helle innere Koma Beriicksichtigung fand,
so daf3 diese Schatzungen im Vergleich zu heutigen Helligkeitsschatzungen systema-
tisch zu schwach ausfallen — wobei die Differenz umso grofler ist, je diffuser der Komet
erscheint.

In einem vollstindigen AbschlufSbericht sollte ein Abschnitt tiber die Entdeckung (evtl.
die Geschichte) des Kometen ebensowenig fehlen, wie ein kurzer Abrifs {iber seine Be-
wegung am Himmel und tiber die Sichtbarkeitsbedingungen.
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5.5 Bestimmung der Kometenparameter

5.5.1 Allgemeines iiber die Helligkeitsentwicklung von Kometen

Die wichtigsten, iiber visuelle Beobachtungen ermittelbaren Kenngrofien eines Kome-
ten sind seine Helligkeitsparameter. Dabei gilt: Jeder Komet zeigt eine individuelle Hel-
ligkeitsentwicklung, was darin begriindet ist, dafs Kometen nicht nur Sonnenlicht re-
flektieren, sondern eine Eigenaktivitdt durch die Freisetzung von Gas und Staub zeigen.
Aufgrund der Sonneneinstrahlung sublimieren mehrere Tonnen Oberflichenmaterials
pro Sekunde. Nur im engsten Kernbereich (< 500 km) kénnen komplexe Verbindun-
gen nachgewiesen werden — die sogenannten Muttermolekiile. Nach aufSen hin wird
ein zunehmend grofierer Teil dieser mit einigen m/s freigesetzten Molekiile von der
energiereichen Sonnenstrahlung aufgespalten und ionisiert. Nach einer gewissen Zeit
trifft ein freies Elektron auf solch ein Ion — es kommt zur Rekombination. Die hierbei
freigesetzte Strahlung tragt meist zu grofieren Teilen zur Gesamtleuchtkraft eines Ko-
meten bei. Ein Komet weist daher eine umso grofiere Eigenaktivitit auf, je grofier die
Gasproduktion ist. Zusitzlich bestimmt aber auch die Staubproduktion eines Kometen
seine Helligkeit. Staub reflektiert das Sonnenlicht, und dies umso effektiver, je mehr
Staub freigesetzt wird. Das Gas/Staub-Verhiltnis ist dabei von Komet zu Komet sehr
unterschiedlich, was zusétzlich zur schlechten Vorhersagbarkeit von Kometenhellig-
keiten beitragt.

Schon bald wurde erkannt, dafd die durchschnittliche Helligkeitsentwicklung eines Ko-
meten empirisch beschrieben werden kann durch die Formel

m = mg +5log A+ 2.5nlogr (5.3)

Hierbei ist mg die sogenannte absolute Helligkeit. Sie ist definiert als die Helligkeit, die
ein Komet in einer Entfernung von 1 AE sowohl von der Sonne (r) als auch von der Er-
de (A) aufweist. Haufig liegt sie zwischen 5™ und 8™, doch kénnen diese Grenzen deut-
lich tiberschritten werden. So wies der Grofse Septemberkomet (1882 II) z.B. eine abso-
lute Helligkeit von 0.8™, C/1995 O1 (Hale-Bopp) in den ersten 12 Monaten gar eine von
-1.2™ auf, wihrend diese beim bereits erwdhnten Kometen IRAS-Araki-Alcock (1983d)
nur 9.7™ betrug.

Der zweite Term resultiert einfach aus der Tatsache, dafs die Helligkeit jedes leuchten-
den Korpers mit 1/(Entfernung zum Koérper)? abnimmt. Der Faktor 5 log (Entfernung)
ergibt sich aus der Definition der astronomischen Helligkeitsskala.

Der dritte Term schlieslich beschreibt die Zunahme der Helligkeit eines Korpers bei
Anndherung an die Sonne. Der Aktivititsfaktor n ist hierbei ein Maf fiir die Eigenak-
tivitit des Korpers oder anders ausgedriickt fiir sein Eigenleuchten. Fiir Korper, die
das Sonnenlicht lediglich reflektieren (z.B. Planeten) ist n = 2. Bei Kometen findet man
dagegen fast immer n > 2.

W.E. Hiibner war es, der 1965 den Zusammenhang zwischen der empirisch gefunde-
nen Helligkeitsformel und den Prozessen auf der Kometenkernoberflache fand. Fiir
die Herleitung nahm er an, daf$ die absorbierte Sonnenenergie (ca. 90% der Gesamtein-
strahlung) den Kometenkern nur bei groflen Sonnendistanzen erwarmt, bei kleinen Di-
stanzen zur Sonne hingegen vollstandig fiir die Verdampfung der Oberfldchenmolekii-
le zur Verfiigung steht. Unter diesen Voraussetzungen ist die Helligkeit eines Kometen
proportional zur Gesamtzahl der Molekiile in der Kometenatmosphére (d.h. der Gas-
produktion) und zur Entfernung von Sonne und Erde. Die Annahme des Modells muf3
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nach den neuesten Erkenntnissen allerdings modifiziert werden. So konnten einerseits
bereits in grofien Sonnenentfernungen Komae nachgewiesen werden, wahrend ande-
rerseits die gemessenen Oberflachentemperaturen bei kleinen Sonnendistanzen teils
deutlich tiber den erwarteten Werten lagen.
Je grofier die Eigenaktivitit n ist, umso rascher nimmt die Gasproduktion bei Sonnen-
anndherung zu, d.h. umso stéarker reagiert der Komet auf die verstarkte Sonnenstrah-
lung. Ein durchschnittlicher Komet weist n = 4 auf. Dies ist der Grund, weshalb man
bei neuentdeckten Kometen zundchst n = 4 annimmt. Die genauen Werte von n und
mp konnen bei jedem Kometen stets erst nachtraglich bestimmt werden.
Die beobachtete scheinbare Helligkeit m ist nicht dazu geeignet, die zeitliche Entwick-
lung der Gasproduktion verschiedener Kometen zu vergleichen, enthilt sie doch eine
Abhéngigkeit von der Erddistanz. Aus diesem Grund wird die heliozentrische Helligkeit
Myl eingefiihrt:

Mhel = M — 5 log A (54)

Hierunter wird die Helligkeit verstanden, die ein Beobachter registrieren wiirde, der
den Kometen aus einer Entfernung von konstant 1 AE beobachtet.

Tréagt man die heliozentrische Helligkeit tiber logr auf, so kann bei konstantem 7 ei-
ne Gerade durch die Werte gelegt werden. Eine plotzliche Anderung von n macht sich
durch einen Knick bemerkbar, wihrend eine Anderung von my zu einer Parallelver-
schiebung fiihrt.

Eine Grenze fiir n nach oben scheint es nicht zu geben. Die tiberwiegende Mehrzahl der
Kometen weist zwar n-Werte zwischen 2 und 6 auf, doch gibt es einzelne Kometen, de-
ren n-Wert tiber 10 liegt. Hierbei scheint es sich i.a. um alte Kometen zu handeln, die ihr
Perihel bereits viele Male durchlaufen haben und deren Oberfldche stark verkrustet ist.
Bei diesen mufs die Sonne die Aktivititszentren erst aufbrechen, damit eine nennens-
werte Gasproduktion einsetzt. Ist dies geschehen, so steigt die Aktivitdt des Kometen
drastisch an, was zu einem grofSen 7 fiihrt. Kometen mit einem besonders hohen 7 sind
beispielsweise 38P /Stephan-Oterma, 22P /Kopff und 4P /Faye.

Auf der anderen Seite gibt es Kometen, deren 7 kleiner als 2 ist. Zum einen sind dies
Kometen, wie z.B. Kohoutek (1973 XII), die einen Staubkokon ausbilden. Zum anderen
handelt es sich um Kometen, die entweder auseinanderbrechen oder — aufgrund einer
Kombination von kleiner Masse und grofser Sonnennéhe — regelrecht verdampfen. In
den letzten beiden Fillen kann das n sogar negativ werden, doch ist dies ein rein rech-
nerisches Resultat. In Wirklichkeit ist ja die absolute Helligkeit keine Konstante mehr.
Ein Beispiel hierfiir war Komet Machholz (1985e), der nach seinem Periheldurchgang
nicht mehr aufgefunden werden konnte. Seine kleine Masse (ableitbar aus der gerin-
gen absoluten Helligkeit von 8.2™) war der grofien Sonnennihe (g = 0.106 AE) nicht
gewachsen.

In den letzten Jahren zeigte es sich, dafy die Helligkeitsentwicklung nicht aller Kome-
ten mit der obigen Formel beschreibbar ist. Es gibt eine kleine Gruppe — {iberwiegend
periodischer — Kometen, deren Helligkeitsverlauf lediglich durch die Formel

m =mp+5logA+mndt, mitdt=t—-T (5.5)

dargestellt werden kann. Hierbei ist n; wiederum der Aktivitatsfaktor. Bei dieser Kome-
tengruppe ist die Abhidngigkeit der heliozentrischen Helligkeit von der Sonnendistanz
ersetzt durch eine Abhédngigkeit vom zeitlichen Abstand zum Periheldurchgang dt (in
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Tagen). Meist wird der Faktor dt = t — T (T = Periheldatum) positiv genommen, damit
nt vor und nach dem Perihel das gleiche Vorzeichen hat.

Heliozentrische Helligkeit als Funktion von r
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Abb. 5.4 Die heliozentrische Helligkeit von vier ausgewdhlten Kometen, aufgetragen tiber log r
(bzgl. Interpretation siehe Abb. 5.5)

Bekannte Beispiele fiir ein solches Helligkeitsverhalten sind die Kometen 6P /d’Arrest
und 10P/Tempel 2. Uberraschenderweise konnten auch die Helligkeitsentwicklungen
der Kometen 1P/Halley (1986 III) und Austin (1990 V) vor dem Perihel mit einer zeitli-
chen Abhingigkeit wesentlich plausibler dargestellt werden als mit einer Abhiangigkeit
vom Sonnenabstand. In Abb. 5.4 und Abb. 5.5 ist die heliozentrische Helligkeit von vier
Kometen einmal iiber log r und einmal {iber dt aufgetragen. Nur {iber die richtige Grofie
aufgetragen ergeben sich Geraden, im anderen Fall ergeben sich leicht gekriimmte Kur-
ven. Die Kriimmunyg ist allerdings nicht besonders grofs, so dafs es bei Verwendung von
Einzelschiatzungen nicht immer einfach ist, die richtige Abhédngigkeit zu ermitteln. Bes-
ser sind die in beiden Abbildungen verwendeten gewichteten gleitenden Mittelwerte
hierfiir geeignet (siehe Abschnitt 5.6.3). Eine zeitliche Abhédngigkeit der Helligkeitsent-
wicklung ist auch dann wahrscheinlich, wenn die heliozentrische Helligkeit tiber log r
aufgetragen, einen nahezu senkrechten Verlauf aufweist. Zahlreiche Kometen zeigen
vor und nach dem Perihel ein signifikant unterschiedliches Helligkeitsverhalten. Dies
ist eigentlich nicht weiter erstaunlich, vergegenwértigt man sich die Tatsache, daf3 ein
Teil der auftreffenden Sonnenenergie bei Anndherung an die Sonne zum Aufheizen
der Oberflache verwendet wird und damit fiir die Gasproduktion nicht zur Verfiigung
steht. Umgekehrt unterstiitzt die aufgeheizte Oberfldche bei Entfernung von der Sonne
die Gasproduktion noch {tiber langere Zeit. Somit sollte das n vor dem Perihel grofier
sein als danach (nach dem Perihel klingt die Gasproduktion langsamer ab), die abso-
lute Helligkeit vor dem Perihel geringer als danach. Dies ist auch typischerweise der
Fall. Lediglich Kometen, denen die Sonnennihe an die Substanz gegangen oder deren
dominierendes Aktivititszentrum in den Sonnenschatten geraten ist, zeigen das umge-
kehrte Verhalten. Bei Kometen mit grofieren Periheldistanzen (g > 1 AE) dndern sich
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Heliozentrische Helligkeit als Funktion von dt
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Abb. 5.5 Die heliozentrische Helligkeit von vier ausgewdhlten Kometen, aufgetragen tiber dt.
Der Vergleich mit Abb. 5.4 zeigt, daf§ die Kometen 10P/Tempel 2 und 6P/d’Arrest eine Ab-
héngigkeit von dt zeigen, der Komet Bradfield (1987s) hingegen von logr. Beim Kometen
1P /Halley konnte die Entwicklung 1985/86 vor dem Perihel besser mit einer dt —, nach dem
Perihel besser mit einer log r—Abhéngigkeit beschrieben werden

die Helligkeitsparameter vor und nach dem Perihel im allgemeinen aber nicht signifi-
kant.

Einige &ltere periodische Kometen zeigen eine Besonderheit. Bei diesen kommt es regel-
méflig zu abrupten dauerhaften Helligkeitsanstiegen bzw. -einbriichen, die nicht sym-
metrisch zum Perihel liegen, sondern meist 2 — 4 Wochen frither oder spater stattfin-
den. Dabei weist jeder Komet einen individuellen Zeitpunkt, t,, des Helligkeitsanstiegs
bzw. -abfalls auf. Ein derartiges Helligkeitsverhalten kann, wenn tiberhaupt, nur mit
einer Abhéangigkeit von dt beschrieben werden, wobei dann allerdings gesetzt werden
mufs: dt =t — t,.

Erklédrbar ist dieses Phanomen durch Jahreszeiteneffekte auf dem Kometenkern. Wie
heute allgemein akzeptiert, weisen die meisten Kometen eine Anzahl isolierter Akti-
vitdtszentren auf, wiahrend die iibrige Oberfldche ziemlich inaktiv ist. In der Mehrzahl
sind diese recht gleichméfig tiber den Kern verteilt. Bei einigen, besonders dlteren peri-
odischen Kometen scheint dies jedoch nicht der Fall zu sein, oder aber diese weisen ein
besonders dominierendes Aktivitdtszentrum auf. Liegt dieses Aktivitdtszentrum dann
nahe dem bis zum Zeitpunkt ¢, von der Sonne abgewandten Pol, so wird die Helligkeit
des Kometen erst kurz nach Sonnenaufgang tiber dem Aktivitdtszentrum deutlich zu-
nehmen. Umgekehrt, gerdt das Aktivitdtszentrum in den Sonnenschatten, so wird die
Helligkeit deutlich zuriickgehen.

Insgesamt kann festgehalten werden, dafd das Helligkeitsverhalten eines Kometen in
den allermeisten Fillen mit je einer Formel (Abhédngigkeit von r oder dt) vor und nach
dem Perihel gut dargestellt werden kann.

Zeigt die Entwicklung der heliozentrischen Helligkeit dagegen einen Knick, so kann
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dies darauf hindeuten, daf$ ein wichtiges Aktivitdtsgebiet in das Sonnenlicht bzw. den
Sonnenschatten geraten ist. Geht eine zunéchst hohe Eigenaktivitét bei weiterer Sonne-
nanndherung abrupt zuriick — wie bei C/1996 B2 (Hyakutake) in den vier Wochen sei-
ner grofiten Sonnennihe —, so deutet dies auf eine Erschopfung entweder des Gasvor-
rats insgesamt oder doch zumindest der leichtfliichtigen Komponenten hin. Bei einem
plotzlichen Helligkeitsanstieg kann auch eine Kernteilung (bzw. die Ablosung eines
kleinen Teils des Kerns, wie beim Kometen Bradfield (1980 XV) geschehen) die Ursache
sein. In allen Fillen mufd zwischen der Zeit vor und nach einem derartigen Ereignis
unterschieden werden.

Nicht mit den obigen Formeln beschreibbar sind kurzfristige Helligkeitsaus-
/einbriiche, die meist eine Dauer von 1 bis 5 Tagen haben, wonach die Helligkeit wieder
auf ihren Ausgangswert zuriickkehrt. Ursachen fiir derartige Phdnomene diirften das
Aufbrechen eines Krustenteils mit darunter befindlichem Gasvorrat bzw. eine kurzfris-
tige Erschopfung eines Gasreservoirs sein. Wiederholen sich solche Anderungen peri-
odisch, so diirften sie eine Folge der Rotation des Kometenkerns sein.

5.5.2 Bestimmung der Helligkeitsparameter

Bevor die Ableitung der Helligkeitsparameter behandelt wird gilt es, eine wesentliche
Frage zu beantworten: Spielt das bei einer Helligkeitsschdtzung benutzte Instrument ei-
ne Rolle? Diese Frage wird heutzutage von nahezu allen Fachleuten bejaht. Wesentlich
strittiger ist aber, welche Faktoren eine Schiatzung mit welchem Gewicht beeinflussen.
Bobrovnikoff fand, daf3 die Offnung eines Instruments ein entscheidender Faktor ist. Er
empfahl, alle Helligkeitsschiatzungen auf eine Standardoffnung von 6.8 cm zu reduzie-
ren. Morris (1973) ermittelte folgenden Zusammenhang:

Mgorr = Mpeob — 0.066(D — 6.8cm)  fiir Refraktoren+Fernglaser (5.6)
Myorr = Mpeop — 0.019(D — 6.8cm)  fiir Reflektoren (5.7)

Hierbei ist D der Objektivdurchmesser in cm. In den letzten Jahren ist die Richtigkeit
dieser Korrekturformeln wieder angezweifelt worden. Insbesondere zeigte es sich, dafs
bei hoheren Vergrofierungen diese eine erkennbare Rolle spielt (Morris 1986). Bouma
(1987) hat daher vorgeschlagen, das Produkt aus Offnung und Vergroferung zu ver-
wenden, doch wurde bisher keine Korrekturformel veroffentlicht. Zudem wurde fest-
gestellt, dafS die obigen Formeln bei grofien Teleskopen tiberkorrigieren (der Korrek-
turfaktor also zu grof3 ausfallt).

Kirsch (1987) hat alternativ zu Morris einen Zusammenhang zwischen Helligkeits-
schiatzung und Austrittspupille des verwendeten Instruments angegeben. Seine Kor-
rekturformeln lauten (p = Austrittspupille in mm):

Mgorr = Mpeob + 0.13™(p —5.1mm)  fiir Fernglaser (5.8)
Mgorr = Mpeob — 0.13™(p —1.6mm)  fiir andere Instrumente (5.9)

Fiir die Beantwortung der Frage, ob eine Korrekturformel benutzt werden soll, miissen
auch der scheinbare Komadurchmesser und der DC-Wert berticksichtigt werden. So
wird fiir einen praktisch sternformigen bzw. deutlich konzentrierten Kometen (DC >
7) keine Korrektur erforderlich sein, unterscheidet er sich doch (zumindest defokus-
siert) nur wenig vom Aussehen eines Sterns.



5 Die Auswertung visueller Kometenbeobachtungen 68

Nach dem momentanen Wissensstand bleibt es jedem selbst {iberlassen, ob er nun alle,
nur einen Teil (etwa jene mit grofieren Teleskopen gewonnene) oder iiberhaupt kei-
ne Schiatzungen auf ein Standardinstrument korrigiert. Wichtig ist allerdings, daf alle
Helligkeitsschdtzungen immer unkorrigiert an die Auswertestellen iibergeben werden!
Zur Bestimmung der Helligkeitsformeln aus N Schédtzungen mit den scheinbaren Hel-
ligkeiten mp; mufd das Gaufssche Verfahren der kleinsten Quadrate angewandt werden.
Nachfolgend werden die Formeln angegeben, ohne auf ihre Herkunft einzugehen. Es
gilt:

xi = logr; bzw. x;=t;-T (5.10)
Yi mp; — 5 log Ai (511)
N - [xy] — [x] - [y]

N -] — [ (5.12)
wy = Wl 51

ng bzw. 2.5n

Hierbei steht [x] fiir % xj, [xx] fur g} x2, [xy] fiir g‘, xiy;, [x]? fiir (% x;)? usw.

i=1 i=1 i=1 i=1
Zunichst miissen also die x; berechnet werden, entweder als Logarithmus von r oder
aber als Differenz in Tagen zwischen der Beobachtung und dem Perihel (t; — T). Als
y; wird die heliozentrische Helligkeit eingesetzt. Am einfachsten macht man sich die
Berechnung, indem zunéchst alle Summen einzeln berechnet werden. Danach kdnnen
diese bequem in die obigen Formeln eingesetzt werden. Noch bequemer geht es mit ei-
nem modernen Taschenrechner, der eine Ausgleichsgerade berechnen kann. In diesem
Fall miissen nur noch die x; und y; berechnet werden, mg und 2.5n (bzw. n;) liefert der
Rechner automatisch.
Die Angabe von m und 2.5n (bzw. n;) allein enthélt keinerlei Aussage tiber die Vertrau-
enswiirdigkeit der errechneten Werte. Als ”Vertrauensmafie” werden daher zuséatzlich
entweder der Korrelationskoeffizient K oder der mittlere Fehler von mg und 2.5n (bzw.
nt) angegeben. Die erforderlichen Formeln seien im folgenden genannt:

_ Nlxy] — [x][y]
Vv (Nxx] = [x]2)(N[yy] — [y]?) (5.14)

Die Berechnung des Korrelationskoeffizienten geschieht bei Taschenrechnern, die Aus-
gleichsgeraden berechnen kénnen automatisch. Die wenigsten Taschenrechner ermit-
teln jedoch die mittleren Fehler der beiden Helligkeitsparameter. Hierzu muf$ zunéchst
der aus den ermittelten Werten von mg und 2.5n (bzw. n;) errechenbare Schiatzwert mg
berechnet werden gemafd

mgr; = mp+5logA;+25nlogr; bzw. (5.15)
mg; = mo+5logA;+n(t;i—T) (5.16)

Danach wird der mittlere Fehler einer Einzelmessung M berechnet:

(mB,i - mR,i)z

M=

N (5.17)
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Schliefslich konnen die mittleren Fehler der beiden Helligkeitsparameter ermittelt wer-
den:

Any bzw. A(25n) = M N = [ (5.18)
[xx]

Ao = M\ ] —

(5.19)
Wie erkennbar, ist letztere Berechnung sehr aufwendig, weshalb hiufig auf den Korre-
lationskoeffizienten zurtickgegriffen wird. Besitzt man jedoch einen Computer, so emp-
tiehlt es sich, die aussagekriftigeren mittleren Fehler der beiden Helligkeitsparameter
zu verwenden.

Die Helligkeitsformel sollte letztlich wie folgt angegeben werden:

m = mo(£Amp)+5logA+2.5n(£A(2.51n))logr bzw. (5.20)
m = mg+5logA+25nlogr, K=... (5.21)

Zusétzlich mufs im Falle, dafs der Helligkeitsverlauf eines Kometen nur durch mehrere
Formeln befriedigend dargestellt werden kann, der jeweilige Zeitraum angegeben wer-
den, innerhalb dessen die Formel gilt. Die Angabe der Anzahl der jeweils eingegange-
nen Schitzungen erhoht die Aussagekraft weiter. Die Art und Komplexitadt des Hellig-
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Abb. 5.6 Die heliozentrische Helligkeit des Kometen Austin (1990 V), aufgetragen tiber log r

keitsverlaufs kann am besten aus der Entwicklung der heliozentrischen Helligkeit ab-
gelesen werden. Dafiir wird die heliozentrische Helligkeit einmal {iber log r (Abb. 5.6)
und einmal iiber dt (Abb. 5.7) aufgetragen. Im Fall des Kometen Austin ist der Verlauf
in Abb. 5.6 vor dem Perihel deutlich gekriimmt, in Abb. 5.7 hingegen in guter Ndhe-
rung linear, was fiir eine dt-Abhédngigkeit spricht. Nach dem Perihel ist die Sachlage
nicht so eindeutig; beide Verldufe sind anndhernd linear. Bei (Abb. 5.6) fillt allerdings
ein Versatz auf, der als Anstieg der absoluten Helligkeit um etwa 0.5™ bei r = 0.5 AE
gedeutet werden konnte. Doch Vorsicht, bei der Interpretation der Diagramme miis-
sen alle wesentlichen Punkte der Kometensichtbarkeit bertiicksichtigt werden: in der
betreffenden Zeit nahe des Perihels konnte Komet Austin nur in der Dimmerung in
geringer Hohe beobachtet werden, so dafd die angedeutete Unstetigkeit zweifelhaft ist.
Insgesamt ergibt eine dt-Abhéngigkeit auch nach dem Perihel beim Kometen Austin
eine etwas bessere Korrelation. Diesbeziiglich gehort der Komet Austin zu einer selte-
nen Kometenklasse. Wie in Abschnitt 5.5.1 ausgefiihrt, zeigen im allgemeinen nur alte
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periodische Kometen solch eine Abhédngigkeit. Schliefilich deutet der nach dem Perihel
deutlich steilere Abfall auf eine Erschopfung der Vorrdte an (zumindest leichtfliichti-
gen) Gasen hin. Generell sollte der Standardformel der Vorzug gegeben werden, da

Komet Austin (1990 V)
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sie im Gegensatz zur dt-Formel physikalisch gedeutet werden kann - nur im Fall eines
signifikant geringeren Korrelationskoeffizienten der Standardformel im Vergleich zur
dt-Formel sollte auf letztere zuriickgegriffen werden. Nicht zuletzt auch deshalb, weil
die dt-Formel stets nur wahrend eines kurzen Zeitabschnitts (ca. 100-200 Tage) nahe
des Perihels plausible Werte liefert.

Eine Unterscheidung der Helligkeitsparameter in die Zeit vor und nach dem Perihel
bedarf signifikanter Unterschiede der Parameter fiir beide Zeitabschnitte. Rein rechne-
risch werden sich stets mehr oder weniger unterschiedliche Werte fiir my und n er-
geben, doch reicht ein Satz von Helligkeitsparametern haufig aus, die Helligkeitsent-
wicklung iiber die gesamte Sichtbarkeit hinweg befriedigend beschreiben zu kénnen.
Fiir die Entscheidung zwischen einer oder zwei Parametersitzen ist es hilfreich, mp und
n einmal fiir die gesamte Sichtbarkeit, zum anderen fiir die Zeit vor und nach dem Pe-
rihel getrennt zu errechnen und die sich daraus ergebenden Helligkeitskurven mit den
beobachteten Helligkeiten zu vergleichen.

Der Verlauf der heliozentrischen Helligkeit gibt schliefllich auch Auskunft {iber Zeit-
punkte, zu denen sich die Helligkeitsentwicklung signifikant &nderte. Fiir die entspre-
chenden Zeitabschnitte sind die Parametersétze nebst Fehlern dann jeweils getrennt zu
errechnen. Auch hilft ein derartiges Diagramm bei der Identifikation von Helligkeits-
entwicklungen, die nicht symmetrisch zum Perihelzeitpunkt verlaufen.

5.5.3 Absoluter Komadurchmesser

Die Bestimmung des scheinbaren Komadurchmessers ist eine wesentlich schwierigere
Aufgabe als die Bestimmung der Gesamthelligkeit. Der Grund liegt in der Morpholo-
gie der Koma begriindet. Zum Rand hin nimmt die Flichenhelligkeit mehr oder we-
niger stark ab, bis der Kontrast zwischen Himmelshintergrund und Koma gegen Null
strebt. Je dunkler der Himmelshintergrund und je kontrastreichere Bilder ein Instru-
ment liefert, umso grofier wird die erkennbare Koma sein. Daher sollte im Normalfall
die Instrumentenkombination verwendet werden, welche die grofite Austrittspupille
aufweist. Allerdings konnen Beobachtungsumstidnde dazu zwingen, die Austrittspu-
pille zur Erzielung eines optimalen Kontrasts zu verkleinern, z.B. wenn man aus einer
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beleuchteten Region beobachtet. Auch sollte darauf geachtet werden, dafs die Vergro-
Berung ausreicht, den Kometen noch deutlich ausgedehnt erkennen zu kénnen.

Abb.5.8 Komet Austin (1990 V) in
Erdndhe, aufgenommen am 27.5.1990,
23:42-23:47 UT mit einer Schmidtkamera
1.5/300 mm auf TP 2415 hyp. Photo: M.

Jager

All diese Uberlegungen fiihren letztlich zu dem Resultat, daf die Streuung bei den
Schitzungen des scheinbaren Komadurchmessers deutlich grofier ausfallen miifite als
bei der Bestimmung der Gesamthelligkeit, was die Realitdt auch zeigt.

Abbildung 5.9 zeigt die Schdatzungen des scheinbaren Komadurchmessers beim Kome-
ten Austin (1990 V): nach einem kleinen Anstieg des scheinbaren Durchmessers in den
ersten Wochen geht er zum Perihel hin zurtick um danach, aufgrund der Anndherung
an die Erde (der minimale Erdabstand wurde am 25. Mai mit 0.237 AE erreicht), sehr
stark anzusteigen. Zeigen die Schidtzungen anfangs nur eine méflige Streuung, so steigt
diese mit der Anndherung an die Erde sehr stark an. Ende Mai liegen minimale und
maximale Schitzungen um einen Faktor 3 auseinander, obwohl das Diagramm nur die
selektierten Beobachtungen wiedergibt! Der Grund liegt in der geringen Flachenhel-
ligkeit, die die Koma in jenen Tagen aufwies: Bereits eine geringe Aufhellung oder ei-
ne nicht optimale Instrumentenkombination verhinderten das Erkennen der duflersten
Komabereiche.

In derart extremen Situationen sollten grundséatzlich nur Schatzungen verwendet wer-
den, die mit einer optimalen Kombination von Offnung und Vergroflerung durchge-
fithrt wurden, was in Abb. 5.9 nicht geschah. Bei der Selektion ist darauf zu achten,
dafl “zu grofle” Schdtzungen einen deutlich grofieren Abstand von der Masse der Be-
obachtungen haben diirfen als “zu kleine”, ehe sie als Fehlwerte ausselektiert werden.
Begriindet ist dieses Vorgehen durch die Annahme, dafs die Beobachtungsbedingungen
bei vielen Schédtzungen eher suboptimal waren, so dafd davon auszugehen ist, dafd der
“wahre” Wert wohl ndher am oberen als am unteren Ende der Streuung liegt. Aus die-
sem Grund sind zu kleine Schdtzungen wesentlich konsequenter auszuselektieren als
zu grof3e (die aber nicht zwangslaufig Ausdruck optimaler Bedingungen sein miissen,
sondern auch das Ergebnis von Fehleinschdtzungen sein konnen).

Die gleiche Streuung in den Schiatzungen des scheinbaren Komadurchmessers d (in Bo-
genminuten) findet sich natiirlich auch in einem Diagramm wieder, das den absoluten
Komadurchmesser D in km darstellt (Abb. 5.10). Dieser berechnet sich gemaf3:

m| = Atan(—)-1.5- m .
D[k A 6d0 1.5-10%k (5.22)
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Komet Austin (1990 V)
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Abb.5.9 Zeitliche Entwicklung des scheinbaren Komadurchmessers und der scheinbaren
Schweiflange beim Kometen Austin (1990 V)

Komet Austin zeigte eine durchschnittliche Entwicklung des absoluten Komadurch-
messers: zundchst einen Anstieg, bedingt durch die zunehmende Gasproduktion bei
der Sonnenannédherung. Bei grofierer Sonnennédhe wird dieser Trend abgeldst von einer
Schrumpfung der Koma, verursacht durch den stirker werdenden Sonnenwind. Da-
nach steigt der absolute Komadurchmesser wieder an, wobei im Vergleich mit Abb. 5.9
deutlich wird, dafs der steile Anstieg des scheinbaren Komadurchmessers fast aus-
schlieflich durch die Anndherung an die Erde zustandekam.

5.5.4 Absolute Schweifldnge

Das bekannteste Merkmal, den Schweif, zeigen nicht allzu viele Kometen. Umso ein-
drucksvoller kann der Anblick dann aber sein, sofern kein Vergleich des visuellen An-
blicks mit Photographien versucht wird!

Die Flachenhelligkeit eines Kometenschweifs ist, zumindest in den kernferneren Be-
reichen, noch einmal deutlich geringer als die der Koma, so dafs der Kontrast
Schweif /Himmelshintergrund optimal sein muf, um den Schweif in seiner ganzen
Ausdehnung erfassen zu konnen. Somit treffen fiir den Schweif all die bereits bei der
Koma genannten Faktoren zu, nur mit noch deutlich grofierem Gewicht.

Insgesamt hat dies zur Folge, dafd die Einzelschdtzungen noch stédrker streuen als beim
Komadurchmesser (Abb. 5.9). Um hier zu einigermafien zufriedenstellenden Ergebnis-
sen zu gelangen, ist die Anwendung der in Abschnitt 5.6 noch zu besprechenden Me-
thoden empfehlenswert. Erkennbar ist aus Abb. 5.9 immerhin, daf§ der visuell sichtbare
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Komet Austin (1990 V)
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Abb.5.10 Zeitliche Entwicklung des absoluten Komadurchmessers und der absoluten
Schweiflange beim Kometen Austin (1990 V)

Schweif eine maximale Lange von etwa 4° Ende April und ein zweites Maximum von
etwa 2.5° Anfang Juni erreichte. Letzteres war das Ergebnis eines kurzfristigen Staub-
ausbruchs (Kammerer 1993). Bei der letztlichen Festlegung der scheinbaren Schweiflan-
ge fiir einen bestimmten Zeitpunkt sollte man sich zwar nicht an extremen Schatzun-
gen, wohl aber an den grofiten Schatzungen innerhalb der Masse der Beobachtungen
orientieren.
Die absolute Schweiflinge L (in km) ergibt sich aus der beobachteten Schweifldnge I (in
Grad) wie folgt:
rAsinl
L=—— .
Rsin(E+1) — Asinl

Dabei ist A die Distanz des Kometen von der Erde und r die Entfernung zur Sonne in
AE. R ist die Distanz Erde-Sonne, die in den meisten Féllen zu 1 AE gesetzt werden
kann. Die Elongation E des Kometenkopfes zur Sonne errechnet sich gemafs:

-1.5-108km (5.23)

RZ AZ 2
cosE = % (5.24)

Wem dies zu aufwendig ist, der kann fiir Kometen mit Schweifldangen unter 10° auch
die folgende Ndherungsformel benutzen:

Lfkm] — HGrad] 00174 ) o 458 km (5.25)
| _ (P
T (2rA)2
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Komet Austin (1990 V)
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Abb.5.11 Entwicklung des Koma-Kondensationsgrades (DC-Wert) beim Kometen Austin
(1990 V) wihrend seiner Sichtbarkeit

Bei diesen Formeln wird die perspektivische Verkiirzung, die ja durch die Projektion
an die Himmelssphére praktisch immer vorhanden ist, berticksichtigt. Angenommen
wird dabei, dafs der Schweif in Antisolarrichtung zeigt, was bei Gasschweifen so gut
wie immer der Fall ist.

Abbildung 5.10 zeigt die zeitliche Entwicklung der absoluten Schweiflinge beim Ko-
meten Austin (1990 V). Demnach erreichte die Schweiflinge Ende April eine maximale
Lange von 8 Mill. km. Das zweite, hohere, Maximum Ende Juni ist nicht reell. Zu jener
Zeit strebte der Phasenwinkel rasch gegen Null, so daf$ bereits kleine Abweichungen
von der Antisolarrichtung — die gerade bei einem Staubschweif nicht aufSergewo6hnlich
sind — das Ergebnis stark beeinflussen. Unter dem Phasenwinkel versteht man den Win-
kel Sonne-Komet-Erde, was der Elongation der Erde am Kometenhimmel entspricht:
bei einem Phasenwinkel um 0° sehen wir den Schweif praktisch von vorne.

5.5.5 Koma-Kondensationsgrad (DC) und Positionswinkel

Mit der DC-Skala kann eine Aussage dariiber gemacht werden, wie stark eine Koma
zum Zentrum hin konzentriert ist. Eine exakte Definition der 10 Stufen der DC-Skala
ist bis heute noch nicht erfolgt. Dies ist ein wichtiger Grund fiir die doch relativ grofse
Streuung, welche die Einzelschitzungen des DC-Wertes aufweisen. Aus Abb. 5.11 wird
aber immerhin deutlich, dafl Komet Austin zunédchst ein méfiig kondensiertes, um das
Perihel herum ein stark kondensiertes Objekt war. Danach wurde die Koma, auch auf-
grund der Anndherung an die Erde, schnell sehr diffus. Eine weitere wichtige Ursache
der groflen Streuung ist das verwendete Instrument. Je grofer die Offnung, umso deut-
licher tritt die diffuse dufSere Koma hervor, was zu einem geringeren DC-Wert fiihrt.
Je hoher allerdings die Vergrofierung, desto weniger Teile der dufleren Koma sind er-
kennbar — der DC-Wert wird hoher eingeschitzt. Somit ist es empfehlenswert, bei einer
Auswertung wiederum nur bestimmte Instrumentenklassen bzw. Vergroflerungen zu
betrachten, um zu einigermafien einheitlichen Aussagen zu gelangen (was fiir Abb. 5.11
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nicht geschah). SchliefSlich fiihrte in der Vergangenheit auch die Existenz einer zen-
tralen Kondensation (”false nucleus”) hdufig zu unterschiedlichen Einstufungen. Un-
terschiedliche Beobachtungsbedingungen spielen demgegentiber eine untergeordnete
Rolle.

Bei dieser Grofie ist die Verwendung von gleitenden Mittelwerten (siehe Ab-
schnitt 5.6.3) sehr empfehlenswert, insbesondere im Fall, daf$ fiir die Auswertung nur
bestimmte Instrumentenkombinationen verwendet werden.

Die zweite in diesem Abschnitt zu behandelnde Grofde, der Positionswinkel eines hof-
fentlich vorhandenen Schweifs, diirfte nur in seltenen Fillen etwas Interessantes lie-
fern. Am hilfreichsten ist er bei der Unterscheidung von Gas- und Staubschweif. Die
linearen Gasschweife weisen praktisch immer ziemlich genau weg von der Sonne. Der
Positionswinkel eines Staubschweifs kann dagegen erkennbar von der Antisolarrich-
tung abweichen; weitere Merkmale sind seine relative Breite (mefibarer Offnungswin-
kel) und die hiufig etwas gebogene Form. In Einzelfillen kann der Offnungswinkel
eines Staubschweifs betrachtlich werden (mehr als 90°). Wird er grofier als 20°, so sollte
er unbedingt bestimmt werden.

Ein Diagramm des Positionswinkels weist fiir einen sehr schwachen Schweif ebenfalls
grofse bis sehr grofse Streuungen auf. Ist ein Schweif in mittleren Instrumenten dagegen
halbwegs gut sichtbar, stellen die Streuungen kein grofieres Problem mehr dar.
Interessant wird der Positionswinkel, sofern der Kometenschweif plotzlich seine Rich-
tung dndert, oder es zu einem Schweifabrifd kommt. Im letzteren Fall weist der sich neu
ausbildende Schweif oftmals einen zundchst etwas anderen Positionswinkel auf.

Noch interessanter sind die sehr raschen Anderungen der Positionswinkel einzelner
Schweifstrahlen (”Streamer”). Aus den zeitlichen Verdnderungen des Positionswinkels
konnen Fachastronomen Aussagen iiber das Magnetfeld, die Geschwindigkeit des Son-
nenwindes am Ort des Kometen und die Abstromgeschwindigkeiten der Molekiile von
der Kernoberflache gewinnen.

5.6 Methoden zur weiteren Reduzierung der Streuung

Trotz mancherlei Korrekturen auf Standardinstrumente bzw. dem Aussondern von
Fehlwerten bleibt die Streuung der Einzelschdtzungen unbefriedigend grofs. Generell
nimmt sie von der Helligkeit tiber den Positionswinkel, den DC-Wert, den Komadurch-
messer und schliefllich die Schweiflange zu. In den letzten Jahren wurden verschiedene
Methoden entwickelt oder vorgeschlagen, um die Streuung zu verringern und damit
zu aussagekréftigeren Ergebnissen zu gelangen. Die wichtigsten werden nachfolgend
vorgestellt.

5.6.1 Verwendung ausgewdhlter Beobachter

Hinter dieser Methode steht die Uberlegung, daf8 ein erfahrener Beobachter im Durch-
schnitt weniger Fehler macht, was die Verwendung geeigneter Instrumente und Schétz-
sterne, den optimalen Standort und vorteilhafte Himmelsbedingungen anbetrifft. Hin-
zu kommt die Erfahrung in der Anwendung der internationalen Methoden.

All diese Punkte lassen insgesamt den Schlufs zu, daf$ die Streuung zwischen erfahre-
nen Beobachtern geringer ausfallen sollte, ihren Schatzungen mithin eine grofSere Ver-
trauenswiirdigkeit zukommt, was im allgemeinen auch der Fall ist.
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Allerdings mufd man sich auch der Grenzen dieser Methode bewufit sein: so kann die
derart reduzierte Datenmenge zu Zeiten, in denen die ausgewéhlten Beobachter aus
unterschiedlichen Griinden nur wenige Beobachtungen lieferten, sehr klein werden,
so daf interessante Ereignisse in solchen Phasen verloren gehen konnen. Desweite-
ren machen natiirlich auch erfahrene Beobachter Fehler, ganz abgesehen davon, dafs
auch innerhalb dieser Personengruppe nicht zu unterschitzende systematische Abwei-
chungen nachweisbar sind. All diese Uberlegungen zusammengenommen erfordern
zwingend, daff zumindest eine grofiere Zahl erfahrener Beobachter in die Auswertung
einbezogen wird.

Aufgrund der systematischen Abweichungen auch innerhalb der erfahrenen Beobach-
ter wird die Anwendung dieser Methode die Streuung in den Einzelschiatzungen ins-
gesamt nur in méfiiger, manchmal aber entscheidender Weise reduzieren.

5.6.2 Verwendung ausgewdhlter Instrumentenkategorien

Nach einer vom Autor vorgeschlagenen Methode sollten fiir die Auswertung insbeson-
dere der Parameter Komadurchmesser, Schweiflinge und DC-Wert nur Schitzungen
herangezogen werden, die innerhalb eines bestimmten Offnungs- bzw. Vergrofierungs-
bereichs liegen oder mit einer bestimmten Instrumentenart durchgefiihrt wurden. Da-
mit wiirden nur die mit den optimalen Instrumenten durchgefiihrten Schitzungen aus-
gewertet, bzgl. der Helligkeit waren Korrekturen auf ein Standardinstrument nicht er-
forderlich.

Fiir einen etwa 6™ hellen Kometen mit einer 2’ grolen Koma kommen fiir die Auswer-
tung der Helligkeit beispielsweise Schitzungen mit Ferngldsern von etwa 30 mm bis
100 mm in Betracht, wahrend fiir die Auswertung des Komadurchmessers Schatzun-
gen mit Reflektoren bzw. lichtstarken Refraktoren unter Verwendung der optimalen
Vergrofierung (etwa bis zum Dreifachen des Objektivdurchmessers in cm) beriicksich-
tigt werden.

Die Schwierigkeit dieser Methode liegt in der Tatsache begriindet, dafd sich einzelne
Parameter wihrend der Beobachtungsperiode in vielen Fillen so stark dndern, dafd
verschiedene Instrumentenkategorien eingesetzt werden miissen. In diesen Fallen sind
Zeitpunkte festzulegen, an denen sich die Definition der fiir die Auswertung auszu-
wihlenden Instrumentenkategorie dndert. Naturgeméfs werden die Schiatzungen vor
und nach einem derartigen Zeitpunkt keinen stetigen Verlauf zeigen, sondern einen
mehr oder weniger groflen Sprung aufweisen. Dieser kann eventuell durch Korrektur-
terme eliminiert werden, die Anwendbarkeit solcher Korrekturterme wurde allerdings
bislang nicht ausreichend untersucht. Eine andere Moglichkeit, Spriinge zu vermeiden
ist der graduelle Ubergang von einer Instrumentenkategorie zur nichsten innerhalb
eines bestimmten Zeitintervalls.

Aufjeden Fall erfordert die Anwendung dieser Methode einigen manuellen Aufwand,
der im Fall einer notwendigen Definition mehrerer Instrumentenkategorien rasch sehr
grofs werden kann.

5.6.3 Gewichtete gleitende Mittelwerte

Diese Methode wurde vom Autor aus der Zeitreihenanalyse abgeleitet. Grundgedanke
ist die Uberlegung, daf es keinen Beobachter gibt, der die reale Entwicklung der Kome-
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Komet Austin (1990 V)

Helligkeitsverlauf
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Abb.5.12 Gewichtete gleitende 3-Tages-Mittel der Helligkeit beim Kometen Austin (1990 V).
Signifikante kurzfristige Anderungen sind durch Pfeile markiert

tenparameter exakt wiedergibt. Die einzig fixe Basis jeder Auswertung ist die gesamte
Zahl an Einzelschidtzungen, aus der die mittlere Entwicklung abgeleitet werden muf3.
Eine wichtige Bedingung ist allerdings die, dafd nicht grundsitzlich jede Beobachtung
berticksichtigt werden sollte. Wie bereits in Abschnitt 5.3 ausgefiihrt, ist es nicht sinn-
voll, Schatzungen mit einzubeziehen, die deutlich von der Masse der Beobachtungen
abweichen.

Aus der dermafsen bereinigten Datengrundlage werden gewichtete gleitende Mittelwer-
te berechnet (Abb. 5.12). Die Anzahl der Tage, liber die die Mittelung erfolgt, wird
durch das Auswertungsziel bestimmt. Allgemein gilt: Je mehr Tage berticksichtigt wer-
den, umso glatter wird der Verlauf der Mittelwerte ausfallen, umso besser wird somit
die globale Entwicklung wiedergegeben. Auf der anderen Seite konnen in diesem Fall
kurzfristige Anderungen aber nicht mehr wiedergegeben werden. Bei der Festlegung
ist selbstverstandlich zu beachten, dafd die Zahl der in den Mittelwert eingehenden Ta-
ge wesentlich kleiner sein mufi als der Gesamtbeobachtungszeitraum! Der Autor hat
bislang gewichtete gleitende 3-Tages-Mittel benutzt, wobei eine 1:2:1-Gewichtung vor-
genommen wurde. Die entsprechenden Formeln lauten:

Ni 1 N; Niy1
Xi—1k T2 X Xige+ L Xit1k
X = k=1 k=1 k=1 Gew. gleitender Mittelwert (5.26)

N, gew

Vi1 +20; + i1 . _
o = Standardabweichung von ¥; 5.27
1 \/ NgeW(Nges - 1) g 1 ( )
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Dabei gilt: x; k-te Schatzung am i-ten Tag

N; = Anzahl der Schiatzungen am Tag i
Ngew = Ni—1+2N;+ Niq
Nges = Ni-1+ N;+ Niyq
N;
v; = L (v — %)%

Dies bedeutet, dafs der aktuelle Tag mit doppeltem, der vorangehende bzw. nachfol-
gende Tag dagegen mit einfachem Gewicht in den Mittelwert eingeht. Die angegebene
Gewichtung der einzelnen Tage ist nicht verbindlich, sondern wiederum abhangig vom
Ziel der Auswertung. Die zeitliche Auflosung der mit obiger Formel berechneten Mit-
telwerte betragt etwa 1.5 Tage.

Aus dem bisher Dargestellten folgt bereits der Hauptnachteil dieser Methode. Sie kann
mit vertretbarem Aufwand nicht mehr manuell durchgefiihrt werden, sondern erfor-
dert einen Computer. Zudem bediirfen die Mittelwertsdiagramme einer sorgfiltigen
Analyse.

Die gewichteten gleitenden Mittelwerte sind zur Darstellung der allgemeinen Entwick-
lung bzw. zur Aufdeckung eventuell vorhandener kurzfristiger Anderungen von Hel-
ligkeit, Positionswinkel und DC-Wert sehr geeignet. Weniger aussagekriftig sind sie
beim Komadurchmesser und der Schweiflange, da bei diesen beiden Grofien die Zahl
der zu geringen Schidtzungen wie bereits erwdhnt meist deutlich grofier als die Zahl
der zu grofien Schitzungen ist. Der allgemeine Trend kann jedoch auch bei diesen bei-
den Kometenparametern dargestellt werden. Zur Berechnung von Helligkeitsformeln
sollten, aufgrund der deutlich grofieren Zahl an verfiigbaren Werten, jedoch stets die
Einzelschiatzungen herangezogen werden.

Mittelwerte konnen stets und tiber jede Art von Daten gebildet werden. Jeder mit Statis-
tik und Auswertung befafite Amateur weifs allerdings um die Problematik von Mittel-
werten. In diesem Zusammenhang stellt sich zunédchst einmal die Frage, ob die Schét-
zungen verschiedener Beobachter mit verschiedenen Instrumenten und Himmelsbe-
dingungen tiberhaupt gemittelt werden diirfen. Diese Frage kann nicht allein aus theo-
retischen Uberlegungen heraus entschieden werden. Entscheidender ist, ob die Mit-
telwerte Ereignisse sichtbar werden lassen, die von anderer (evtl. fachastronomischer)
Seite her nachgewiesen wurden. Wie der Autor wiederholt zeigen konnte (z.B. Kamme-
rer 1989, 1992 und Abb. 5.13), trifft dies fiir die gewichteten gleitenden 3-Tages-Mittel
Zu.
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Komet Tanaka-Machholz (1992d)
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Eine weitere Problematik von Mittelwerten liegt im Informationsverlust. Dieser ist in
der Hauptsache fiir Fehl- und Uberinterpretationen verantwortlich und sollte daher
moglichst klein gehalten werden. Um dies zu erreichen, mufi neben den Mittelwer-
ten stets zusétzlich die Standardabweichung und die Anzahl der in den Mittelwert
eingegangenen Schitzungen angegeben/dargestellt werden. Letztere Angabe ist sehr
wichtig, da eine kleine Standardabweichung nur dann auch eine hohe Verladfilichkeit
besitzt, wenn sie aus einer grofien Zahl an Beobachtungen resultiert. Ein Anstieg der
Mittelwerte (bei gleichzeitig kleiner Standardabweichung) kann z.B. von wenigen, na-
he beieinander liegenden systematisch zu grofien Schitzungen vorgetdauscht sein. Erst
wenn eine Reihe von Mittelwerten die Standardabweichung im betreffenden Zeitraum
tibersteigt und aus einer grofsen Zahl an Beobachtungen ermittelt wurde, besteht eine
hohe Wahrscheinlichkeit, dafd der Anstieg reell ist. In diesem Fall ist fiir den entspre-
chenden Zeitabschnitt aber zusitzlich die Verteilung und Herkunft der Schitzungen
zu priifen. Ergibt eine solche Priifung, z.B. im Fall eines signifikanten Anstiegs, dafs ein
hoher Prozentsatz der in den betreffenden Mittelwert eingegangenen Schitzungen von
einem Beobachter stammt, so ist die Realitdt des Anstiegs fraglich.

In Abbildung 5.12 sind drei signifikante kurzfristige Anderungen erkennbar: am 29.3.
(steiler Anstieg um 0.6™), Mitte April (langsamer Anstieg um 0.45™) und, in Abb. 5.12
weniger deutlich, Ende Mai (steiler Anstieg um 0.75™). Unter Berticksichtigung der ge-
nannten Gesichtspunkte ergibt sich folgende Interpretation: Auffallend ist zunéchst,
daf} die Mittelwerte etwa vom 20.3. bis zum 20.4. einen insgesamt sehr unruhigen Ver-
lauf zeigen. Dies wird verstandlich, wenn man sich vergegenwartigt, dafs Komet Austin
etwa wahrend dieses Zeitraums weltweit nur in der Dammerung in geringen Hohen
beobachtbar war. Aus diesem Grund ist die Realitdt des abrupten Anstiegs am 29.3. (der
zudem nur von einer kleinen Zahl an Schiatzungen gesttitzt wird) und der Welle Mitte
April sehr zweifelhaft. Anders sieht die Sachlage fiir den insgesamt grofiten kurzfris-
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tigen Helligkeitsanstieg Ende Mai aus. Dieser tritt allerdings erst bei Betrachtung der
Entwicklung der heliozentrischen Helligkeit deutlich hervor, da er in Abbildung 5.12
von dem rapiden Helligkeitsriickgang aufgrund der seit dem 25.5. rasch zunehmen-
den Distanz des Kometen zur Erde iiberlagert wird. In jenen Tagen war der Komet
optimal am Himmel positioniert und wurde noch von einer ausreichenden Zahl an
Beobachtern verfolgt. Da dieser Helligkeitsanstieg zudem mit dem bereits erwdhnten
Staubausbruch zusammenfallt, diirfte er mit grofster Wahrscheinlichkeit reell sein. Lei-
der brechen kurz darauf die Beobachtungen ab, so dafs nicht ganz klar wird, ob es sich
um einen kurzfristigen oder dauerhaften Helligkeitsanstieg handelte - die wenigen Be-
obachtungen in den Folgewochen deuten aber eher auf letzteres hin.

5.6.4 Kombination der genannten Methoden

Keine der genannten Methoden kann fiir sich allein genommen die Streuung in den
Schitzungen in optimaler Weise reduzieren. Aus diesem Grund ist eine Kombination
der Methoden empfehlenswert. So sollte man bei einer geniigend grofien Datenbasis
die Schatzungen einer grofieren Zahl erfahrener Beobachter verwenden. Sofern Kome-
tenparameter wahrend der Sichtbarkeit stark variierten, ist es ratsam, Zeitabschnitten
optimale Instrumentenkategorien zuzuordnen und nur Schiatzungen, die mit dieser in-
strumentellen Ausriistung durchgefiihrt wurden zu verwenden. Schliefllich kann, un-
ter Berticksichtigung der in Abschnitt 5.6.3 genannten Gesichtspunkte, die allgemeine
Entwicklung von Helligkeit, DC-Wert und Positionswinkel gut mit Mittelwerten dar-
gestellt und nach kurzfristigen signifikanten Anderungen gesucht werden. Beziiglich
Komadurchmesser und Schweiflinge konnen hiermit zumindest qualitative Aussagen
tiber die Entwicklung gemacht werden. Eventuell ergeben Vergleiche zweier Kometen-
grofien (z.B. Helligkeit und DC-Wert) weitere interessante Zusammenhénge.

5.7 Zusammenfassung

Die Auswertung visueller Kometenbeobachtungen ist ein sehr vielseitiges Betatigungs-
feld. Haufig treten iiberraschende und aus den Beobachtungsdaten zunichst kaum er-
kennbare Ereignisse (z.B. kurzfristige Helligkeitsausbriiche bzw. Knicke in der Licht-
kurve) zu Tage. Was die Gesamthelligkeit eines Kometen anbetrifft, so ist die visuelle
Schitzung bislang die einzige Moglichkeit, diese GrofSe tiberhaupt zu bestimmen. Ent-
sprechend wichtig, auch fiir den Vergleich mit historischen Kometenerscheinungen, ist
die Ermittlung der Helligkeitsparameter. Die Berechnung der Kometenparameter, wie
z.B. der absoluten Helligkeit oder des absoluten Kometendurchmessers ermdoglicht es
tiberhaupt erst, Kometen physikalisch vergleichen zu konnen.

Das Kapitel hat aber auch die Schwierigkeiten deutlich gemacht, mit denen der Aus-
werter zu kdmpfen hat, welche in der Hauptsache durch die grofie Streuung der Schét-
zungen zustande kommen. Diese iiber geeignete Verfahren zu verringern und damit
die Aussagekraft der Auswertung visueller Kometenschdtzungen zu erhéhen, wird in
der Zukunft eine wichtige Aufgabe sein.



81

Literatur

[1] Bobrovnikoff, N. (1947): Observation of the Brightness of Comets. Popular Astronomy 49,
No.9.

[2] Bouma, R.J. (1987): Die Lichtkurve von P/Halley: Eine Auswertung aus Amateurbeobach-
tungen. Kometen — Planetoiden — Meteore 5, 30-37.

[3] Green, D.W.E. & Morris, C.S. (1987): The visual brightness behavior of P/Halley during
1981-1987. Astron. Astrophys. 187, 560-568.

[4] Edberg, S.J. & Morris, C.S. (1986): Observational Factors affecting Studies of Comet
P/Halley’s visual light curve. International Halley Watch. Jet Propulsion Laboratory. Cali-
fornia Institute of Technology.

[5] Hiibner, W.F. (1965): Uber die Gasproduktion der Kometen. Zeitschrift fiir Astrophysik 63,
22-34.

[6] Kammerer, A. (1988): Der Periheldurchgang des Kometen P/Halley 1985/86. Auswertung
aller bei der VdS-Fachgruppe Kometen eingegangenen visuellen Beobachtungen. Sterne
und Weltraum 27, Teil 1: 466-470, Teil 2: 608-613.
[7] Kammerer, A. (1992): A new approach to the analysis of visual comet observations. In:
Proceedings of the First Meeting of European Planetary and Cometary Observers (MEPCO’92).
[8] Kammerer, A. (1993): Das “Monsterkometle” Austin 1989¢;. Sterne und Weltraum 32, 142—
144.
[9] Kirsch, K. (1987): Zur Normierung visueller Helligkeitsschdtzungen von Kometen. Die Ster-
ne 63, Heft 6, 358-363.
[10] Morris, C.S. (1973): On Aperture Correction for Comet Magnitude Estimates. Publications
of the Astronomical Society of the Pacific 85, 470-473.
[11] Morris, C.S. (1986): P/Halley’s Light Curve: some initial thoughts. International Comet Quar-
terly 8, 7-8.



6 Die photographische Kometenbeobach-
tung und ihre Auswertung

von M.Achternbosch, A.Kammerer und J.Linder

6.1 Einleitung

Die Kometenphotographie besitzt gegentiber der visuellen Beobachtung eine Reihe von
Vorteilen. Zundchst einmal konnen auf photographischem Wege dank der “lichtsam-
melnden” Eigenschaft der Photoschicht deutlich mehr Kometen beobachtet werden,
als dies visuell moglich ist. Desweiteren sind photographisch wesentlich mehr Details
erkennbar; insbesondere der meist lichtschwache Schweif zeigt haufig erst auf Photo-
graphien Strukturen oder ist gar nur photographisch nachweisbar. Mit geeigneten Fil-
tern konnen der Gas- und Staubanteil isoliert und seine Verteilung festgehalten werden.
Und mit grofsen Brennweiten ist es moglich, kernnahe Phanomene, wie Jets, Kernschat-
ten oder Enveloppen, abzubilden.

Abb.6.1 Der Komet Aarseth-Brewington (1989a;)
am 18.12.1989, 4:58-5:03 UT. Aufnahme mit
Schmidtkamera 1.5/300mm auf TP 2415 hyp.
Photo: M. Jager

Neben dem Nachweis lichtschwacher Strukturen bietet die Photographie zwei weite-
re entscheidende Vorteile: Zum einen besitzt sie beziiglich Lagegenauigkeit und Form-
treue von erfassten Strukturen eine im Vergleich zu visuellen Beobachtungen — die stets
ein subjektives Element enthalten — hohe Genauigkeit. Zum anderen stellt sie eine Jahr-
zehnte bis Jahrhunderte tiberdauernde Dokumentationsform mit einem immensen — oft
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erst Jahre spiter vollstandig ermittelten — Informationsinhalt dar.

Allerdings gibt es auch Nachteile: so stellt die Kometenphotographie im Vergleich zur
visuellen Beobachtung erhohte Anforderungen an den Beobachter und seine Ausriis-
tung. Das Ausnutzen einer grofieren Wolkenliicke, visuell relativ problemlos, ist fiir
den Kometenphotographen schwierig bis unmoglich. Schliefilich zeigt sich die visu-
elle Beobachtung der Kometenphotographie noch in einem anderen Punkt iiberlegen:
weist das Beobachtungsobjekt eine hohe Dynamik in der Intensititsverteilung auf, so
ist das menschliche Auge der photographischen Emulsion bei der Erfassung von De-
tails noch immer deutlich iiberlegen. Photographisch kénnen Details in diesen Féllen
nur tiber den Umweg mehrerer Aufnahmen mit unterschiedlichen Belichtungen und
Brennweiten oder mit aufwendiger Laborarbeit sichtbar gemacht werden.

Ziel dieses Kapitels ist es nicht, in die Astrophotographie einzufiihren. Vielmehr sol-
len primér Gesichtspunkte, die fiir die Kometenphotographie wesentlich sind, ndher
beleuchtet werden. Allgemeine astrophotographische Punkte werden daher nur knapp
behandelt und der Leser ansonsten auf die umfangreiche astrophotographische Litera-
tur verwiesen.

6.2 Die photographische Optik

In der Astrophotographie kommen sowohl Teleobjektive in Verbindung mit Kleinbild-
oder Mittelformatkameras zum Einsatz als auch spezielle Astrographen (z.B. Schmidt-
kameras, Flatfieldkameras). Eine andere Moglichkeit ist die Verwendung eines Tele-
skops im Primérfokus oder mit reduzierter Brennweite. Welche Optik fiir einen spezi-
ellen Kometen optimal ist, hangt von verschiedenen Faktoren ab. Hierbei ist zu bertiick-
sichtigen, daf3 sich die photographische Kometenbeobachtung durch folgende Beson-
derheiten auszeichnet:

¢ Kometen haben eine Eigenbewegung relativ zu den Fixsternen.

e Es handelt sich bei helleren Kometen in der Regel um sehr ausgedehnte Objekte:
Oft haben helle Kometen Schweiflaingen von mehreren Grad.

e Details in den Schweifen sind sehr lichtschwach. Thre Beobachtung benétigt eine
lichtstarke Optik mit einem hohen Auflosungsvermogen.

e Fiir kernnahe Strukturen miissen Brennweiten iiber 1000 mm verwendet werden.

6.2.1 Wesentliche Faktoren fiir die Auswahl einer Optik

Hier ist zunéchst einmal der Abbildungsmafistab der Optik zu nennen. Dieser kann aus
der Formel .
tana = — (6.1)

f

ermittelt werden. Hierbei ist & der scheinbare Winkel in Grad, unter dem das Objekt am
Himmel erscheint, a die Bildgrofie des Objekts auf der Photoplatte und f die Brennwei-
te der Optik, beides in derselben Einheit.

Ein weiterer wesentlicher Faktor fiir die Wahl der optimalen Optik ist die erreichbare
Grenzgrofie. Nach Koch (1995) kann diese fiir flichenhafte Objekte durch die Formel

Mges = 2.5-p-logt+5-logN+25-logS—2.5-logk —11.75™ —2.5-log A +my (6.2)
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Tab. 6.1 Aufnahmebrennweite und Bildfeld (in Grad)

Brennweite | 24 x36mm 6Xx6cm 6 x9cm

28 mm 46 x 65 - -

50 mm 27 x 40 - -
135 mm 10 x 15 25 x 25 25 x 37
200 mm 7 x 10 17 x 17 17 x 25
400 mm 3 x5 8 x8 8 x13

abgeschatzt werden. Hierbei ist e die Objektgesamthelligkeit, p der Schwarzschild-
exponent, ¢ die Belichtungszeit (in Sekunden), N das Offnungsverhiltnis, S die Film-
empfindlichkeit (in ASA), k der Filterfaktor (reziproker Transmissionskoeffizient des
Filters), A die Flache des abgebildeten Nebels (in Quadratgrad) und my die Helligkeit
des Himmelshintergrunds in (mag pro Quadratgrad). Fiir die letztgenannte Grofie gilt
bei dunklem Himmel 4™ /Quadratgrad, in Stadtndhe 2™ /Quadratgrad und mehr.
Die obige Formel gilt fiir den Fall, daf die Belichtungszeit kleiner als die maximal mog-
liche Belichtungszeit tmax ist, welche nach Koch (1995) ermittelt werden kann tiber die
Formel

tmax = C - NZ/p (63)

mit N dem Offnungsverhiltnis, p dem Schwarzschildexponenten und C einem Propor-
tionalitatsfaktor, der von der Himmelshelligkeit und filmspezifischen Daten wie etwa
der Empfindlichkeit S abhdngt. Fiir den letzten Faktor gibt Martinez 1985 den Faktor
(800/5)%% an.

6.2.2 Kurzbrennweitige Optiken

Bei hellen, ausgedehnten Kometen konnen Teleobjektive von Spiegelreflexkameras
recht gute Ergebnisse produzieren. Allerdings wird der Detailreichtum durch die kleine
Offnung der Optik eher gering sein. Vor allem bei Kometen mit sehr langen Schweifen
(wie bei C/1996 B2 (Hyakutake)) sollten auch Weitwinkelobjektive (im Extremfall bis
hin zum Fischauge) eingesetzt werden, um die ganze Dimension des Schweifs doku-
mentieren zu konnen. Kleine Blendenzahlen ermdoglichen kurze Belichtungszeiten, die
eine indirekte Nachfiihrung in den allermeisten Fillen entbehrlich machen.

Das Standard-Filmformat fiir Kleinbildkameras betragt 24 x 36 mm, das von Mittel-
formatkameras 6 X 6 cm bzw. 6 x 9 cm. Damit ergeben sich nach Formel 6.1 die in
Tabelle 6.1 angegebenen Bildfelder.

6.2.3 Astrographen

Aus den besonderen Anforderungen an die Kometenphotographie ergibt sich, daf$ die
am besten geeignete Optik ein Instrument mit sehr grofer Offnung (fiir hohes Auflo-
sungsvermogen), gepaart mit einem extrem hohen Offnungsverhiltnis (fiir kurze Be-
lichtungszeiten) darstellt. Die Brennweite sollte nicht zu grofs sein, da sonst nur die ko-
manahen Schweifbereiche abgebildet werden. Alle diese Eigenschaften erfiillt in idealer
Weise eine Schmidtkamera.

Schmidtkameras haben allerdings auch zwei Nachteile: zum einen konnen sie aus-
schliefflich photographisch eingesetzt werden. Zum anderen bedingt der sphérische
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Abb.6.2 SchweifabrifS beim Ko-
meten 1P/Halley am 10.1.1986,
17:42-17:46 UT und 17:49-17:53 UT.
Kompositaufnahme mit Schmidtka-
mera 1.5/300mm auf TP 2415 hyp.
Photo: M. Jager

Hauptspiegel eine sphérische Fokalflache, d.h. das Filmstiick mufS in eine speziell ge-
kriimmte Kassette eingelegt werden. Bekannte Schmidtkameras kommen von Cele-
stron (1.6/225 mm, 1.5/300 mm) und seit einigen Jahren von Keller und Schmidbauer.
Neben den Schmidtkameras konnen fiir die Kometenphotographie auch lichtstarke
Flatfield-Kameras eingesetzt werden (wie z.B. von Lichtenknecker 3.5/500 mm bzw.
4.0/760 mm), doch sind bei diesen Instrumenten merklich ldngere Belichtungszeiten
notwendig, so dafs die indirekte Kometennachfiihrung (siehe Abschnitt 6.5.2) meist an-
gewandt werden mufs. Die Fokuseinstellung ist bei diesen Astrographen deutlich kri-
tischer, da der Fokus wie bei einem gédngigen Teleskop selbst gefunden werden muf3
(siehe Abschnitt 6.2.4).

6.2.4 Langbrennweitige Optiken

Kernnahe Strukturen sowie schwache Kometen kénnen praktisch nur mit langbrenn-
weitigen Optiken aufgenommen werden. Hierfiir kommen Teleskope zum Einsatz, ent-
weder im Primérfokus oder mit Fokalreduktor. Aufgrund der langen Belichtungszeiten
muf’ die indirekte Kometennachfiihrung praktisch immer angewandt werden.

Sehr kritisch ist die Fokussierung. Am besten eignet sich hierfiir ein Spiegelreflexkame-
ragehduse, in das eine Feinmattscheibe (deren Kérnung aber mit einer Sucherlupe noch
sichtbar sein sollte, damit das Auge diese als Schérfeebene benutzen kann) eingesetzt
werden kann (z.B. Olympus OM1-Gehéduse) und eine Sucherlupe mit hoher Vergrofse-
rungsmoglichkeit (am besten ein kleines niederbrennweitiges Okular in eine giangige
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Sucherlupe einsetzen). Bei der Fokussierung wird am besten mit einem Rotlichtldmp-
chen vorne in die Optik hineingeleuchtet, damit die Kérnung der Mattscheibe fiir das
Auge besser zu erkennen ist.

6.3 Die photographische Emulsion

6.3.1 Photochemischer Prozel}

Der Strahlungsempfanger, die photographische Emulsion, setzt sich aus winzigen Mi-
krokristallen (sog. Kornern) lichtempfindlicher Silberhalogenide zusammen, die in
einer diinnen Emulsionsschicht aus Gelatine eingebettet sind. Die Emulsionsschicht
selbst ist auf einem diinnen Tragermaterial aufgebracht. Wahrend einer Aufnahme ver-
dndern sich die belichteten Stellen chemisch — einzelne Silberhalogenidatome innerhalb
der belichteten Kérner wandeln sich in Silber um. Bei diesem Prozef3 entstehen Latent-
bildkeime, die spontan weiter wachsen konnen. Mit Hilfe der beim Entwickeln und
Fixieren eingesetzten chemischen Prozesse kann diese Verdnderung der Kristalle sicht-
bar gemacht werden. Durch den Entwicklungsprozefs werden Koérner, die Silberatome
enthalten, durch geeignete Reduktionsmittel ganzlich in Silber umgewandelt. Im Fi-
xierprozefs werden die restlichen Silberhalogenidkristalle herausgeltst (Koch & Som-
mer 1989).

Silberhalogenide konnen spezifisch fiir bestimmte Wellenldngenbereiche sensibilisiert
und auf diese Weise Farbemulsionen erzeugt werden. Das Photomaterial besteht bei
diesen aus drei getrennten Emulsionschichten unterschiedlicher spektraler Empfind-
lichkeit, die jeweils andere (farblose) Farbkuppler enthalten. Bei der Umwandlung ei-
nes Silberhalogenidatoms in Silber lagern sich diese Farbkuppler an das Silberatom an.
Bei der Entwicklung werden die belichteten Kérner wiederum in Silber umgewandelt,
gleichzeitig aber die Farbkuppler eingefarbt. Durch den Fixierprozeff werden anschlie-
3end alle Silber- und Silberhalogenidatome entfernt, es bleiben nur noch die eingefarb-
ten Farbkuppler erhalten (Koch & Sommer 1989).

6.3.2 Eigenschaften
6.3.2.1 Allgemeines

Die Quantenausbeute bei der Bestrahlung von Silberhalogeniden mit kurzwelligem
Licht (A < 500nm) betragt lediglich etwa 1% und geht zu lingeren Wellenldingen
hin drastisch zurtick. Damit wird klar, daf Silberhalogenide nur im blauen Licht nutz-
bar sind. Die Wiedergabe roter und griiner Farben ist auf diese Weise nur unvollkom-
men moglich. Um auch diese Farben befriedigend wiedergeben zu kénnen, enthilt die
Emulsion Zusatzstoffe (spezielle Farbstoffe).

Photoemulsionen, die im blauen bzw. griinen Spektralbereich bis 580 nm empfindlich
sind, werden orthochromatisch genannt; Emulsionen, die auch bei langeren Wellenldn-
gen eine befriedigende Empfindlichkeit zeigen, heifsen panchromatisch. Der TP 2415 von
Kodak nimmt noch bei 700 nm Licht wahr.

Auf den Film trifft eine bestimmte Beleuchtungsstirke E. Das Mafs fiir die Schwiarzung
wird durch das Verhiltnis von auftreffender Intensitdt zu durchgelassener Intensitit
charakterisiert. Dieses Verhiltnis wird als Opazitdt bzw. der Logarithmus hiervon als
Filmdichte bezeichnet.
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In dem Mafie, in dem fiir die gleiche Filmdichte unterschiedliche Beleuchtungsstirken
benotigt werden, ergeben sich unterschiedliche Empfindlichkeiten der Filme. Die Film-
empfindlichkeit S wird in DIN oder ASA angegeben (Riepe 1995).

6.3.2.2 Schwarzschildeffekt

Die registrierte Belichtung des Filmaterials (“Schwarzung”) ist in einem bestimmten
Bereich der Schwirzungskurve der Beleuchtungsstdrke proportional. Der lineare Be-
reich ist allerdings relativ klein und liegt im Bereich 1/1000s — 1s. Bei Belichtungen
iiber 1s ist die Empfindlichkeit der Photoemulsion in der Regel keine Konstante mehr,
sondern scheint mit zunehmender Belichtungsdauer immer weiter abzusinken — der
Film “ermiidet”. Grund ist der sogenannte Schwarzschildeffekt, der bewirkt, dafy bei
langeren Belichtungszeiten iiberproportional lange weiter belichtet werden muf3, be-
vor eine gewiinschte Steigerung der Schwarzung zustandekommt. Formelmafiig sieht
das so aus:

Ey-t] =Ep-th (6.4)

Hierbei ist E die Beleuchtungsstirke, ¢t die Belichtungszeit und p der Schwarzschildex-
ponent, der bei den meisten Filmen zwischen 0.6 und 0.7 liegt. Es existieren aber auch
Filme mit hoherem Schwarzschildexponent, wie z.B. der S/W-Film T-Max 400 (p = 0.9)
oder der Farbfilm Kodak Ektacolor Pro Gold 400, ebenfalls mit p = 0.9 (Koch & Som-
mer 1989).

6.3.2.3 Aufldsungsvermogen

Das Auflosungsvermogen einer Photographie wird zum einen von der Optik, zum an-
deren von dem Auflosungsvermogen der Emulsion, der sogenannten Kornigkeit, be-
stimmt. Dabei gilt, daff die Kornigkeit in der Regel mit der Filmempfindlichkeit an-
steigt. Bei der Verwendung hochempfindlicher Filme, wie in der Astronomie iiblich,
wird das Aufldsungsvermdgen einer Aufnahme eher durch die Kérnigkeit der Emulsi-
on bestimmt.

Das Auflosungsvermogen A (normalerweise in "m) der Optik errechnet sich geméfs der
Formel

_ f
A=122-7- 5 (6.5)

mit A der Wellenldnge in “m (ohne Filter: A = 0.55™m), f der Brennweite und D dem
Objektivdurchmesser, jeweils in cm (nach Riepe 1995).

Hochempfindliche Filme erkennen Details in der Gréfienordnung 25-30 “m (330400 Li-
nien/mm). Feinkornige Fime trennen 400-500 Linien/mm. Der in der Astronomie viel-
fach verwendete TP 2415 (100 ASA) kann je nach Belichtung zwischen 125 und 320 Li-
nien/mm auflosen, der T-MAX 400 (400 ASA) 50 bis 125 Linien/mm (Koch & Sommer
1989).

SchliefSlich mufi der Kontrast erwahnt werden. Aufgrund der Tatsache, dafy Details in
Kometen meist kontrastarm ist, sollte mit hart arbeitenden, kontrastreichen Emulsio-
nen gearbeitet werden.
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6.3.3 Hypersensibilisierung

Die Hypersensibilisierung ist ein Verfahren, mit dem nicht etwa die Grundempfind-
lichkeit des Filmmaterials erhoht, sondern vielmehr der Schwarzschildexponent p ge-
steigert wird. Hierfiir wird ein druck- und vakuumsicherer Behilter benétigt, in dem
der Film im Dunkeln auf eine Entwicklerspule aufgezogen und eingelegt und der dar-
aufhin (mit Hilfe einer Wasserstrahl- oder Olpumpe) evakuiert werden kann. Danach
werden entweder reiner Wasserstoff oder sog. Forminggas (92% Stickstoff und 8% Was-
serstoff) eingefiillt.

Die Hypersensibilisierung mit reinem Wasserstoffgas ist einfacher durchzufiihren, da
diese notfalls ohne Temperaturregelung (mit ist aber dennoch besser) bei Raumtem-
peratur und einem Druck zwischen 1 und 1.2 bar (= 0.2 bar Uberdruck) durchgefiihrt
werden kann. TP 2415 von Kodak benotigt mit diesem Verfahren eine Behandlungsdau-
er von 1-3 Tagen. Ein weiterer Vorteil von Wasserstoffgas ist der, daff der Film danach
praktisch keinen bzw. nur einen geringen Grundschleier zeigt. Der grofse Nachteil liegt
in der hohen Explosionsgefahr von reinem Wasserstoffgas, weshalb unter strikter Be-
achtung der Sicherheitsvorschriften gearbeitet werden mufs.

Mit Forminggas miissen die Filme unter Verwendung eines Thermostaten bei einer
Temperatur von 55-60 °C zwischen 4 und 24 Stunden behandelt werden. Der geeig-
netste S/W-Film ist auch hier der TP 2415.

Auch Farbfilme konnen gut hypersensibilisiert werden, z.B. Ektachrome 200, Ektar-25
bzw. Ektar-1000, doch kann es z.T. zu starken Farbverschiebungen kommen.
Allgemein gilt: jeder Film hat seine eigenen Einstellparameter beziiglich Druck und
Zeit. Hypersensibilisierte Filme sind sehr temperaturempfindlich und miissen unbe-
dingt tiefgekiihlt und trocken (die Verwendung von Trockenmitteln wird empfohlen)
aufbewahrt werden. Ein weiterer Nachteil ist, daf sich hypersensibilisierte Filme mit
diinnen Tragern gerne kriimmen, vor allem in feuchten Néachten. Abhilfe kann hier ein
kleineres Offnungsverhéltnis (mit entsprechend groferer Tiefenschérfe) oder — insbe-
sondere bei niedrigen Blendenzahlen der Kamera — die Verwendung einer Ansaugvor-
richtung bringen.

Eine eingehende Beschreibung der Hypersensibilisierungstechnik findet sich in Koch
& Sommer 1989.

6.3.4 Geeignete Filme fiir die Kometenphotographie

Das Spektrum eines Kometen setzt sich aus zwei Anteilen zusammen: zum einen den
Emissionslinien bzw. -bandern der rekombinierenden Gasionen, zum anderen dem
Kontinuum aufgrund der Reflexion des Sonnenlichts an den Staubpartikeln. Wahrend
die Emissionslinien bzw. -bander hauptséchlich im nahen UV und im blauen bis griinen
Spektralbereich liegen, zeigt der reflektierte Anteil ein Maximum im gelben Bereich. Da
der Beitrag des reflektierten Lichts bei den meisten Kometen deutlich geringer ist als
der der Ionen, empfiehlt es sich, fiir die Kometenphotographie primér orthochromati-
sche Filme mit einer hohen Empfindlichkeit im blauen und griinen Bereich einzusetzen.
Soll allerdings auch der Staub gut dargestellt werden, miissen panchromatische Filme
benutzt werden.
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6.3.4.1 S/W-Filme

Der meistbenutzte S/W-Film in der Amateurastrophotographie ist der Kodak Technical
Pan 2415 (TP 2415, als Rollfilm: TP 6415). Er besitzt nicht nur eine sehr gute Auflésung
(womit ein hoher Detailreichtum dokumentiert werden kann), sondern auch ein ex-
trem feines Korn (was eine gute Vergrofierungsmoglichkeit bedeutet) und einen guten
Kontrast. Zwar ist seine Grundempfindlichkeit mit 100 ASA relativ klein, dafiir besitzt
er aber einen Schwarzschildexponenten von immerhin p = 0.83 (Riepe 1995). Der ei-
gentliche Grund fiir seine weite Verbreitung liegt neben seiner feinen Kornigkeit aber
in der Tatsache, dafs er hypersensibilisiert (TP 2415 hyp oder TPh) einen Schwarzschil-
dexponenten von 0.99 erreicht und damit bei langeren Belichtungszeiten alle anderen
Filme beziiglich des Nachweises sehr schwacher Details tibertrifft. Der TP 2415 ist ein
panchromatischer Film mit erweiterter Rotempfindlichkeit, so dafS er sowohl den Gas-
als auch den Staubanteil eines Kometen dokumentiert.

Abb. 6.3 Komet C/1996 B2 (Hyakuta-
ke) am 17.4.1996, 20:01-20:09 UT. Deut-
lich ist die Verdnderung der Schweif-
struktur im Vergleich zum Vortag (s.
Abb. 2.14) zu erkennen. Aufnahme
mit Schmidtkamera 2.3/435mm auf
TP 2415 hyp. Photo: G. Rhemann

Fiir sehr lichtstarke Optiken (Schmidtkameras) eignet sich der Kodak Ektagraphic HC.
Dieser ist extrem blauempfindlich, besitzt aber auch hypersensibilisiert eine deutlich
geringere Empfindlichkeit als der TP 2415 hyp.

Ebenfalls empfehlenswert ist der T-Max 100, der ein sehr gutes Auflosungsvermogen
besitzt und im Blauen sehr empfindlich ist. Auch der T-Max 400 kann hier genannt
werden. Dieser besitzt einen guten Schwarzschildexponenten (bis p = 0.9!), aber ein
deutlich grofieres Korn als der T-Max 100.
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6.3.4.2 Farbfilme

Neben der Farbdokumentation (die zudem eine Differenzierung zwischen Gas- und
Staubanteil ermoglicht) besitzen Farbfilme den Vorteil, den visuellen Eindruck eines
Kometen eher wiedergeben zu kénnen. Sie zeigen allerdings einen deutlich geringeren
Kontrast als S/W-Filme, so dafs schwache Details kaum erkennbar sind. Farbdiafilme
zeigen bei gleicher Empfindlichkeit im allgemeinen einen hoheren Kontrast als Farbne-
gativfilme, besitzen dafiir aber ein geringeres Aufldsungsvermogen (Riepe 1995).

Bei den Farbnegativfilmen ist an erster Stelle der Kodak Ektacolor Pro Gold 400 zu nen-
nen (Binnewies et al. 1996). Dieser besitzt eine sehr gute Blaugriinempfindlichkeit und
ermoglicht auch ohne Hypersensibilisierung moderate Belichtungszeiten, da er einen
Schwarzschildexponenten um p = 0.9 aufweist. Hervorragende Ergebnisse werden bei
Optiken mit einem groflen Offnungsverhaltnis auch mit dem Kodak Ektar 25 erzielt
(Rhemann 1996). Dieser besitzt ein hohes Auflosungsvermdgen und hypersensibili-
siert auch einen hohen Schwarzschildexponenten (der aber unter dem des TP 2415 hyp
bleibt). Aufgrund seiner Rotempfindlichkeit kann er sowohl den Gas- wie den Stau-
banteil eines Kometen dokumentieren, benédtigt aber Optiken mit grofem Offnungs-
verhdltnis. Ein weiterer geeigneter Farbnegativfilm ist der Fuji HG 400.

Wesentlich empfindlicher mit einem noch guten Auflosungsvermogen ist der Ek-
tar 1000. Dieser besitzt eine hohe Blauempfindlichkeit, was ihn fiir den Gasanteil von
Kometen sehr geeignet macht. Hypersensibilisierung bringt keinen signifikanten Ge-
winn. Schliefflich ist als weiterer geeigneter Farbnegativfilm der Fuji Super G Plus 800
Zu nennen.

Bei den Farbdiafilmen eigenen sich z. B. der Agfachrome 200 RS, sowie der Agfachrome
1000 RS.

6.4 Filter

Fiir die Verwendung von Filtern gibt es in der Kometenphotographie drei Einsatzgebie-
te: die zumindest teilweise Reduzierung von Aufhellungen des Himmelshintergrunds
sowie die Darstellung der rdumlichen Verteilung des Gas- und Staubanteils oder eines
bestimmten Molekiils.

Beim Einsatz von Filtern ist nicht nur deren Transmissionskurve zu berticksichtigen,
sondern stets die Kombination aus Filter, Film und Optik. Einen Rotfilter in Kombina-
tion mit einem orthochromatischen Film einzusetzen wird kein Erfolg beschieden sein,
ebenso dem Versuch, eine Spektrallinie im UV-Bereich mit einer Linsenoptik abzubil-
den, da Glas im UV-Bereich nahezu undurchléssig ist.

Durch den Einsatz von Filtern wird ein mehr oder weniger grofier Teil des ankommen-
den Lichts ausgefiltert, was die Belichtungszeiten verlingert, zum Teil in erheblicher
Weise. Zu beachten ist ferner, daf$ ein Filter die Fokalebene verandern kann. Nach dem
Einsetzen eines Filters ist daher stets neu zu fokussieren.

Zur zumindest partiellen Reduktion von Aufhellungen des Himmelshintergrunds,
seien diese natiirlich (Ddmmerung, Mond) oder anthropogen (kiinstliche Beleuch-
tung) verursacht, eignen sich sowohl bei Farb- als auch bei S/W-Filmen Breitband-
Interferenzfilter wie z.B. das "Deep-Sky-Filter” von Lumicon.

Die raumliche Verteilung des Gas- und Staubanteils eines Kometen kann mit Hilfe von
S/W-Filmen und geeigneten Filtern erfasst werden. Um den Gasanteil hervorzuheben
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Abb.6.4 Komet 1P/Halley am 16.3.1986 in drei verschiedenen Farbbereichen. a) Staub-
schweif, 6:55-7:10 UT, Filter OG 530, b) Plasmaschweif in CO™, 7:26-8:06 UT, Interferenzfil-
ter A = 426nm, AA = 10nm, ¢) Koma in CN, 8:45-9:45 UT, Interferenzfilter A = 388nm,
AA = 5nm. Aufnahmen mit Flatfieldkamera 4.0/760 mm auf Kodak 103a-F hyp, Beobachtungs-
ort La Silla (Chile). Photos: W.E. Celnik, P. Koczet, W. Schlosser, R. Schulz, P. Svejda, K. Weif3-
bauer

ist ein Blaufilter, wie das Kodak Wratten-Filter 47A oder das Schott-Glasfilter BG 28,
in Kombination mit einem orthochromatischen Film zu verwenden. Bei der Hervorhe-
bung des Staubanteils mufS panchromatischer Film eingesetzt werden, zusammen mit
einem Filter, das den blauen und griinen Spektralbereich weitestgehend unterdriickt.
Dies kann durch den Einsatz eines Gelbfilters (z.B. Wratten 9 bzw. 21) geschehen. Hier-
bei bleibt allerdings das sehr helle C>-Band um 516 nm problematisch. Celnik empfiehlt
deshalb die Verwendung eines Kantenfilters wie z.B. das Schott-Glas OG 530, um die-
ses Band auszufiltern (Celnik 1995). Soll auch das weniger stark ausgeprégte C,-Band
bei 555 nm ausgefiltert werden, so empfiehlt sich z.B. das Schott-Glas OG 570.

Die Photographie eines Kometen im Lichte eines bestimmten Molekiils ist eine kom-
plexe Angelegenheit mit einem grofieren Aufwand an Zeit und Geld. In Frage kommen
diesbeziiglich die Molekiile CN (388 nm) und C; (473 und 516 nm) innerhalb der Koma,
sowie CO; (368 nm), N3 (391 nm) und CO; (426 nm) im Plasmaschweif. Dabei scheidet
COj allerdings aufgrund der Lage seiner Linie im nahen UV nahezu aus und die Linie
des N ist aufgrund der wesentlich helleren und nahen CN-Linie mit Amateurmitteln
kaum zu isolieren.

Die sicherste aber auch teuerste Losung ist die Verwendung schmalbandiger Interfe-
renzfilter (Durchlafbreite ca. 10nm und kleiner). Fiir die Kometen existieren spezi-
ell die IHW-Filter (International Halley Watch-Filter), die von der Kommission 15 der
Astronomischen Union vertrieben werden. Ahnliche Filter kénnen aber auch von Fir-
men bezogen werden, die optische Filter fiir die Lasertechnik vertreiben, wie z.B. die
Fa. Laser Components in Olching.



6 Die photographische Kometenbeobachtung und ihre Auswertung 92

Doch auch eine Kombination von geeigneten Filtern mit orthochromatischen Emulsio-
nen fiihrt zu befriedigenden, wenn auch weniger kontrastreichen Ergebnissen. Was die
Linien innerhalb der Koma betrifft, so kann fiir CN das Kodak-Filter UG 1 verwendet
werden (dies sogar in Verbindung mit einem panchromatischen Film), aber auch die
Filter WG 9, BG 25 und BG 37 kommen in Betracht. Fiir C, ist das Swan-Band-Filter
von Lumicon eine gute Alternative. Die fiir den Plasmaschweif geeignete CO™-Linie
schliefllich kann mit Hilfe des Schott-Kantenfilters GG 410 hervorgehoben werden (es
geniigt auch ein billigeres rotverschobenes GG 400 bzw. blauverschobenes GG 420).
Allerdings lassen alle drei Filter die C,-Linie bei 473 nm auch bei Verwendung eines
extrem orthochromatischen Films passieren (Celnik 1995).

6.5 Nachfiihrung

Sehr helle Kometen, wie die Kometen West (1976 VI) oder C/1996 B2 (Hyakutake), kon-
nen bereits mit einfachsten Mitteln abgelichtet werden. Fiir diese seltenen Vertreter der
Schweifsterne geniigt eine feststehende Kamera. Sollen die Sterne noch punktférmig
erscheinen, so darf die maximale Belichtungszeit Tax (in Sekunden) nicht grofer sein

als
13751

.f-cosé

mit dem Auflosungsvermogen A von Optik und Film (in Linien/mm), f der Brenn-
weite und 6 der Deklination des Objekts. Dieser Wert kann allerdings um den Faktor 2
tiberschritten werden, ehe die Sternspuren als solche storend bemerkbar werden.

Im Normalfall aber mufi der Kometenphotograph die Kamera der Erdrotation nachfiih-
ren. Die erforderliche Brennweite des Leifernrohrs hangt dabei vom Auflosungsvermo-
gen der Kombination Film + Optik ab. Normalerweise gentigt es, wenn die Brennweite
des Leitfernrohrs derjenigen der Aufnahmeoptik entspricht. Soll ein hochauflosender
Film wie TP 2415 allerdings noch vergrofsert werden, wird fiir das Leitfernrohr etwa
die dreifache Brennweite benétigt.

Bei Langzeitbelichtungen bzw. Aufnahmen mit langbrennweitigen Optiken von Ko-
meten sind aufgrund deren Eigenbewegung zudem spezielle Nachfiihrungsmethoden
erforderlich, damit Details nicht verwischt abgebildet werden.

(6.6)

Tmax =

6.5.1 Die direkte Kometennachfiihrung

Handelt es sich bei dem Aufnahmeobjekt um einen hellen Kometen mit im Nachfiihro-
kular gut sichtbarem false nucleus, so kann mit Hilfe eines Fadenkreuzokulars direkt
nachgefiihrt werden. Zwischenzeitlich ist es auch moglich, Nachfiihrkorrekturen mit
Hilfe von CCDs (z.B. der ST-4 von SBIG) automatisch durchfiihren zu lassen. CCDs
eignen sich im Prinzip auch fiir deutlich lichtschwéchere zentrale Kondensationen.

6.5.2 Die indirekte Kometennachfiihrung

Bei lichtschwachen Kometen oder solchen ohne definiertes, punktférmiges Zentrum
eignet sich die indirekte Kometennachfithrung. Fiir die sinnvolle Anwendung dieser
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Methode ist das Vorhandensein eines besonderen Nachfiihrsystems auf der Okularsei-
te allerdings erforderlich. Ein solches besitzt nicht nur ein Fadenkreuz, sondern dar-
tiberhinaus beleuchtete lineare Skalen und eine umlaufende Winkelskala. Besonders
geeignet hierfiir sind z.B. das Mikro-Guide-Okular der Fa. Baader Planetarium und
das GA-4-System von Vixen.

a) b)

=
270

N N

Abb.6.5 Das Prinzip der indirekten Kometennachfiihrung unter Verwendung eines Faden-
kreuzokulars mit Teilstrichen und Winkelskala (ohne Zenitprisma) am Beispiel eines Bewe-
gungswinkels ¢ von 122°: a) Einstellung des Bewegungswinkels auf der Winkelskala, b) Aus-
richten der Strichskala und Bewegen des Leitsterns in definierten Schritten entgegengesetzt zur
Bewegungsrichtung des Kometen

Bei der indirekten Kometennachfithrung wird der Leitstern nach im voraus genau be-
rechneten Zeitabstinden in definierten Schritten entgegengesetzt zur Eigenbewegung
des Kometen versetzt (Abb. 6.5).

Hierfiir miissen die scheinbare Bewegungsrichtung und -geschwindigkeit des Kome-
ten bekannt sein. Beide Werte konnen aus einer Ephemeride ermittelt werden. Zunachst
wird die Anderung der Position in Rektaszension Aax = ap — a7 (in Sekunden) und in
Deklination Ad = J; — 41 (in Bogensekunden) ermittelt, wobei (1, 1) die Position des
Kometen zu einem fritheren und (ay, ;) zu einem spéteren Zeitpunkt darstellt. Die
scheinbaren Geschwindigkeiten (in Bogensekunden/Minute) ergeben sich dann iiber
die Zeitdifferenz At (in Minuten) zwischen den beiden Zeitpunkten zu

~ 15-Aa-cosd ; 01+
Uy = A , mit 6 = > (6.7)
A

Uges = V Uaz + 052 (69)

und die Bewegungsrichtung y zu

¥ = arctanZ—: (6.10)

Hieraus kann letztlich der Bewegungswinkel ¢ gemifd Stattmeyer (1990) berechnet
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werden:
0% fir Aa >0 und A6 >0

v +180° fiir Ax >0 und AS <0
v +180° fiir Aa <0 und Ad <0
v +360° fir Aa <0 und A6 >0

(6.11)

Der Bewegungswinkel wird im umkehrenden Fernrohr im Gegenuhrzeigersinn gemes-
sen, beginnend im Norden (siehe Abb. 6.5). Bei Verwendung eines Zenitprismas bzw.
eines GA-4 ist zu beachten, daf$ das Bild aufrecht aber seitenverkehrt ist. Somit ist hier
Norden oben bzw. Osten rechts. Der Bewegungswinkel wird nun im Uhrzeigersinn ge-
messen.
Fiir die praktische Nachfiihrung ist die scheinbare Gesamtgeschwindigkeit allerdings
weniger in Bogensekunden/Minute von Interesse als vielmehr in Skalenteilen/Minute
oder umgekehrt die Zeit Tsk, die fiir die Verstellung um ein Skalenteil vergeht. Hierfiir
muf zunéchst allerdings erst der Skalenabstand Isk (in Bogensekunden/Skalenteil) be-
stimmt werden. Dies geschieht, indem die Zeit ¢ bei abgeschaltetem Antrieb gestoppt
wird, die ein Stern auf einem in E-W-Richtung ausgerichteten Faden fiir n Skalenteile
benotigt:

Isk = 15704 -t - coséd/n (6.12)

Wird die scheinbare Gesamtgeschwindigkeit vges durch Isk dividiert, so erhélt man die
Gesamtgeschwindigkeit in Skalenteilen/Minute, mit der ein Leitstern entlang der Skala
wandern muf3. Die Zeit Tgk fiir die Verstellung des Leitsterns um ein Skalenteil ist dann

!
Tex = —= (6.13)
Uges

Diese Nachfithrmethode funktioniert auch bei den schwichsten, im Nachfiithroku-
lar nicht mehr oder nur schwierig sichtbaren Kometen. Sie hat allerdings auch ihre
Grenzen, ndmlich dann, wenn die differentielle Refraktion ins Spiel kommt. Bekanntlich
nimmt die Lichtbrechung mit Anndherung an den Horizont, wo sie iiber ein halbes
Grad erreicht, rasch zu. Doch auch in einer fiir Kometen nicht untypischen Hohe von
z.B. 20° erreicht sie noch Werte um 3’. Somit muf$ die differentielle Refraktion bei nied-
rig stehenden Kometen berticksichtigt werden, sofern mit langbrennweitigen Optiken
gearbeitet oder langer belichtet werden soll; in Hohen unterhalb 10° verscharft sich die
Situation drastisch. Uber das Verfahren der indirekten Kometennachfiihrung kann sie
nicht kompensiert werden.

6.6 Photographische Beobachtungsprogramme

Aus dem bislang Gesagten ergeben sich fiir die einzelnen Kometenelemente folgende
Empfehlungen fiir die Photographie:

Schweif und Schweifstrukturen: Da Kometenschweife in der Regel lichtschwache Ob-
jekte darstellen, die visuell entweder itiberhaupt nicht oder nur in ihren hellsten Par-
tien mit nur wenigen Strukturen erkannt werden konnen, sollte der Kometenphoto-
graph sein Hauptaugenmerk auf dieses Element eines Kometen richten. Neben der
Dokumentation der reinen Existenz eines Schweifs bzw. dessen Ausdehnung und Ori-
entierung sind insbesondere Schweifstrukturen wie Streamer, Schweifkondensationen,
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Abb. 6.6 Komet 24P/Schaumasse am
23.3.1993, 20:40-22:10 UT. Beispiel fiir die
indirekte Kometennachfithrung. Aufnah-
me mit Flatfieldkamera 3.5/500mm auf
TP 2415 hyp. Photo: S. Fritsche, M. Richert

Schweifknicke/-abrisse, sowie ein eventuell vorhandener Kernschatten von Interesse.
Nur mit Hilfe der Photographie kann die oftmals rasche Bewegung der Strukturen ex-
akt festgehalten und sogar fiir wissenschaftliche Forschungen bereitgestellt werden.
Verwendet werden sollten hierfiir insbesondere Astrographen. Bei hellen oder sehr lan-
gen Schweifen sollten auf jeden Fall Aufnahmen mit Normal- bzw. Weitwinkelobjek-
tiven (bis hin zum Fisheye) gemacht werden, um die volle Ausdehnung des Schweifs
erfassen zu konnen (siehe Abb. 2.10).

Gas- /Staubschweif: Die Trennung zwischen Gas- und Staubschweif ist ein weiteres
interessantes Gebiet. Hierfiir werden primdr S/W-Filme mit geeigneten Filtern (Ab-
schnitt 6.4) eingesetzt; Farbfilme sind hierfiir aber auch geeignet.

Kernnahe Strukturen: Hierbei ist die Helligkeit relativ unproblematisch, die Schwie-
rigkeiten liegen im geringen Kontrast und der Kleinheit dieser Strukturen begriindet.
Zum Einsatz kommen langbrennweitige Optiken und kurze Belichtungszeiten (bis hin-
unter zu Sekunden), damit die Strukturen erstens eine gewisse Bildgrofse besitzen und
zweitens nicht im Komauntergrund untergehen. Anders als bei den Schweifstrukturen
laufen zeitliche Veranderungen eher tiber Tage und Wochen als tiber Minuten und Stun-
den ab. Aus diesem Grund ist eine kontinuierliche Aufnahmeserie iiber einen langeren
Zeitraum hinweg von besonderer Bedeutung.

6.7 Filmentwicklung und -verarbeitung

Die eigene Filmentwicklung und -verarbeitung bietet eine Reihe von Vorteilen und ist
daher — insbesondere im Hinblick auf die Arbeitserleichterungen durch die modernen
Techniken — sehr zu empfehlen. An dieser Stelle soll auf die Teile der Laborverarbei-
tung, die zur allgemeinen Photopraxis gehoren, aber nicht ndher eingegangen werden.
Hierzu gibt es heutzutage umfangreiche Literatur. Nachfolgend soll lediglich ein kur-
zer Uberblick iiber die Verfahren gegeben werden, bei denen der Kontrast gesteigert
oder schwache Strukturen sichtbar gemacht werden kénnen, was bei Kometen héufig
wiinschenswert ist (eine ausfiihrliche Beschreibung findet man in Laepple 1995).
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Abb.6.7 Komet Bradfield (1987s)
mit Gegenschweif und Kernschatten
am 23.12.1987, 18:34-18:39 UT und
18:45-18:50 UT. Aufgrund der tber-
belichteten Koma ist der Kernschat-
ten erst im anschliefenden Schweif-
bereich erkennbar, reichte an die-
sem Tag aber bis zur inneren Ko-
ma. Kompositaufnahme mit Schmidt-
kamera 1.5/300mm auf TP 2415 hyp.
Photo: M. Jager

Beim Kompositverfahren werden nacheinander zwei oder mehr Negative in den Vergro-
Berungsapparat eingelegt und auf das Fotopapier exakt tibereinanderbelichtet. Hier-
durch wird das Korn des verwendeten Films stark unterdriickt, so dafs Details sichtbar
werden, die auf einer Vergrofierung nur eines Negativs in der Kornstruktur unterge-
hen; gleichzeitig verbessert sich das Auflosungsvermogen.

Ahnlich arbeitet die Sandwichmethode: hierbei wird das Negativ auf ein unbelichtetes
Filmsttiick 1:1 kopiert. Mit dem entstehenden Positiv wird die Prozedur anschlieffend
wiederholt. Das Ergebnis ist eine deutliche Kontraststeigerung bei geringerer Kornig-
keit.

Eine einfache Methode zur Kontraststeigerung ist das Umkopieren. Hierbei wird ein ent-
wickeltes Negativ auf ein unbelichtetes Filmstiick gepresst und dann belichtet. Das re-
sultierende Positiv kann noch einmal umkopiert werden. Die Nachteile dieser Methode
liegen in einer Verstarkung der Kornigkeit und der Vignettierung der Aufnahmepoptik.
Schliefslich seien noch das Nachbelichten und das Abwedeln erwahnt. Diese Methoden
eignen sich bei Aufnahmen mit einem hohen Intensitdtsumfang, wie er bei Kometen in-
nerhalb der Koma hédufig vorkommt. Um auch schwichere Details, wie z.B. Jets sichtbar
zu machen, werden Teile der Vergroéfierung langer bzw. kiirzer belichtet als die tibrigen
Bildteile.

6.8 Auswertung der Aufnahmen
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Abb.6.8 Die hellen Enveloppen des
Kometen C/1995 O1 (Hale-Bopp) am
7.4.1997, 19:27 UT. Aufnahme vom
Gornergrat (3.135m) mit SC 220/1880
mm, f=3760 mm auf Fujichrome 100, 60
sec. belichtet. Photo: W.E. Celnik.

6.8.1 Grunddaten einer Photographie

Bei der Dokumentation sollte stets bedacht werden, daf3 eine Aufnahme auch von Drit-
ten ausgewertet werden konnte, vielleicht erst nach vielen Jahren Verweildauer im Ar-
chiv. Aus diesem Grund ist es sinnvoll, einige Grunddaten immer zu bestimmen und
auf der Riickseite der Aufnahme zu vermerken.

Hierzu z&hlt zundchst einmal die Ermittlung der Himmelsrichtungen. Auf jedem Ab-
zug (der grundsitzlich von jeder gelungenen Kometenaufnahme angefertigt werden
sollte) sind die Nord- und Ostrichtung mit einem kleinen Pfeildiagramm am Rande
(oder auf der Riickseite, spiegelverkehrt!) zu vermerken.

Hilfreich ist eine Angabe beziiglich der Position der Aufnahme. Hierfiir gentigt die
Angabe von Rektaszension und Deklination der Bildmitte oder die Markierung von
moglichst vier Sternen (mit genauer Bezeichnung auf der Riickseite).

Ganz wichtig ist die Bestimmung und Dokumentation des Abbildungsmafistabs M in
’/mm. Dieser wird iiber den Abstand zweier bekannter Sterne ermittelt. Dabei gilt:

M = 60 - arccos(sin d; - sin dp 4 cos 91 - cos &, - cos(ay — 1)) /L (6.14)

Dabei sind («1, 61) und (a2, 4,) die Rektaszension und Deklination der beiden bekannten
Sterne in Grad und L ist die Lange des Sternpaarabstands in mm auf dem Abzug.
Aufler diesen Angaben gehoren auf jeden Abzug unbedingt die folgenden Daten:
Objektbezeichnung, Datum und Uhrzeit (Belichtungsbeginn) in UT, Belichtungszeit,
Instrument (Typ, Blende und Brennweite), Film, Beobachtungsort und Name sowie
Adresse des Photographen.

6.8.2 Helligkeit

Bis heute ist es nicht gelungen, die Helligkeit eines auf einer Photographie ausgedehnt
abgebildeten Kometen befriedigend zu bestimmen. Daher ist es ausreichend, die Hel-
ligkeit grob auf eine bis maximal eine halbe Grofsenklasse genau abzuschétzen. Die
einzige Moglichkeit, diese Grofie photographisch genauer bestimmen zu kénnen be-
steht darin, den Kometen (durch Verwendung einer kurzen Brennweite) sternformig
abzubilden. Dies wird aber nur bei einer Minderheit der Schweifsterne gelingen.
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Abb.6.9 Der Komet Brorsen-Metcalf
(19890) am 7.9.1989, 2:36-2:41 UT und
2:45-2:49 UT. Kompositaufnahme mit
der Schmidtkamera 1.5/300mm auf
TP 2415 hyp. Photo: M. Jager

Im Fall eines punktférmigen Kometen (moglichst mit einer Mefilupe priifen!) kann
die Helligkeit durch Ausmessen der Durchmesser der Bilder von Komet und eini-
gen bekannten Sternen bestimmt werden. Dabei ist aber darauf zu achten, dafi erstens
eine groflere Zahl an Vergleichssternen benutzt wird und zweitens die Spektralklas-
sen der Vergleichssterne zwischen A und G liegen. Eine einfache Methode ist hierbei,
die Durchmesser auf der x- und die zugehorigen Helligkeiten auf der y-Achse eines
Diagramms einzutragen. Uber eine Ausgleichskurve kann die Helligkeit des Kometen
dann bestimmt werden.

Eine weitere Moglichkeit, anwendbar bei Dias und Negativen, wurde von Alt & Koch
(1975) beschrieben. Hierbei wird der Lichtstrom gemessen, den die Vergleichssterne
und der Komet jeweils auf eine Leinwand senden.

6.8.3 Komadurchmesser und Kondensationsgrad

Der scheinbare Komadurchmesser d (in Bogenminuten) kann aus dem Abzug iiber den
Mafsstab (Glg. 6.14) bestimmt werden:

d=M-1 (6.15)

mit / als dem aus dem Abzug bestimmten Komadurchmesser in mm. Alternativ hierzu
kann der Komadurchmesser auch aus dem Negativ ermittelt werden, geméafs der Formel

d=60- arctan]lc (6.16)
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Abb. 6.10 Komet 19P/Borrelly am 6.12.1994, 22:20-23:20 UT. Deutlich erkennbar ist die elon-
gierte Form der Koma, die durch einen schwachen Haupt- und helleren Gegenschweif noch
zusatzlich betont wird. Aufnahme mit 8” Newton, f/5, verlangert auf £/9, auf TP 2415 hyp.
Photo: M. Richert, U. Wohlrab

mit f als der (iberpriiften!) Brennweite der Optik in mm. Bei Zoomobjektiven sollte
letzteres Verfahren nicht angewandt werden.

Der Kondensationsgrad (DC) der Koma kann iiber Photographien nur schwer be-
stimmt werden, da die reale Helligkeitsverteilung innerhalb der Koma infolge der hdu-
figen Uberbelichtung dieser Region nur selten feststellbar ist. Am ehesten ist diese Gro-
3e noch aus Farbaufnahmen abschétzbar.

6.8.4 Schweiflinge und Positionswinkel

Die Schweiflinge in Grad kann bei Aufnahmen mit Bildfeldern kleiner als etwa 20° mit
den Glg. 6.15 bzw. 6.16 ermittelt werden, indem das Resultat durch 60 dividiert wird.
Bei Aufnahmen mit grofleren Bildfeldern mufs die Kugelgestalt der Himmelssphére
berticksichtigt werden. In diesem Fall miissen die Koordinaten des Kopfes «1,d; (diese
konnen einer Ephemeride entnommen werden, sofern die Bewegung zwischen dem
Ephemeridenzeitpunkt und dem Aufnahmezeitpunkt beriicksichtigt wird) und des
Schweifendpunktes a, &> (jeweils in Grad) bestimmt werden. Die Schweifldnge ergibt
sich dann gemafs Glg. 3.2.

Der Positionswinkel ist derjenige Winkel, unter dem der Schweif die Koma verlafst.
Bei Gasschweifen konnen hierfiir normalerweise wieder das Schweifende und die Ko-
ma als Bezugspunkte gewédhlt werden. Bei Staubschweifen, die eine erkennbare Kriim-
mung aufweisen, oder bei Gasschweifen mit Versetzungen, Knicken usw. ist der Posi-
tionswinkel moglichst nahe am Kopf zu bestimmen.

Der Positionswinkel wird iiber Nord-Ost-Siid-West-Nord gezdhlt (siehe Kapitel 3, Sei-
te 43). Zur Bestimmung des Positionswinkels mufs die Nordrichtung moglichst exakt
bekannt sein. Unter dieser Voraussetzung kann der Positionswinkel eines Schweifs
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Abb. 6.11 Der Komet 122P /de Vico am
3.10.1995, 3:29-3:39 UT. Aufnahme mit
der Schmidtkamera 2.3/495mm auf
TP 6415 hyp. Photo: O. Guthier

photographisch wesentlich genauer bestimmt werden als dies visuell moglich ist.
Beide Prozeduren sind gegebenenfalls fiir alle auf der Aufnahme nachweisbaren
Schweife durchzufiihren.

6.8.5 Strukturen

Strukturen, insbesondere im Schweif, aber auch in der Koma, sollten auf jeden Fall aus-
gewertet werden. Innerhalb der Koma sind dies v.a. Jets und Enveloppen. Fiir erstere
sind jeweils Lange und Positionswinkel moglichst exakt zu bestimmen, bei letzteren
der Abstand vom false nucleus und der Winkelbereich, iiber den sie nachweisbar sind.
Im Schweif sind in erster Linie Streamer und Schweifkondensationen zu nennen. Aber
auch Schweifknicke und -abrisse, sowie der Kernschatten kommen vor. Beziiglich Stre-
amern und Kernschatten ist wiederum Lange und Positionswinkel moglichst exakt zu
bestimmen. Bei Schweifkondensationen, -knicken und -abrissen interessieren der Ab-
stand zum false nucleus und der Positionswinkel (bei letzteren vor/nach der Stoérung),
bei ersteren zusétzlich die Ausdehnung.

Interessant sind diese Angaben insbesondere im Falle einer zeitlichen Abfolge mehrerer
Aufnahmen des gleichen oder verschiedener Beobachter, konnen dadurch doch zeitli-
che Veranderungen bzw. Bewegungen der Strukturen verfolgt werden, die Berufsastro-
nomen interessante Riickschliisse tiber die Wechselwirkung zwischen Kometenmaterie
und Sonnenwind erlauben.

6.8.6 Photographischer Beobachtungsbogen

Die VdS-Fachgruppe Kometen hat einen Bogen zur Dateniibermittlung photographi-
scher Beobachtungen erstellt (siche Anhang E). Er ist fiir die moglichst vollstandige
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Abb.6.12 Komet 109P/Swift-Tuttle
mit  Streamern am  30.11.1992,
17:22-17:28 UT. Aufnahme mit
Schmidtkamera  2.3/495mm  auf
TP 6415 hyp. Photo: O. Guthier

Tab. 6.2 Photographische Kometenbeobachtungen nach VdS-Schema (Beispiel)

Komet C/1995 O1 (Hale-Bopp), Beobachter: Karl Muster, 12345 Sternhausen

Datum (UT) mag. Ref. Instrument Koma DC Schweif Pos. Bem.
1996.05.28.2345 8 S SC 1.5/300mm 45 5 - - TPh
1996.07.08.9375 6: AA FFC 143/500mm 20 - 02 275 HP5
1996.11.21.7824 5: S Tele 2.5/135mm 14 6 04 320 TPh

Dokumentation aller gemachten Photographien gedacht, da der FG Kometen in erster
Linie nur die besten Aufnahmen als Abziige (maximal im Format 18 x 24 cm) zuge-
sandt werden sollten. Nachfolgend wird die Bedeutung der einzelnen Felder erldutert:

Beziiglich der Filmentwicklung geniigt ein Hinweis fiir alle Aufnahmen am Ende der
Tabelle.

Sofern Aufnahmen Strukturen (Schweifkondensation, Streamer, Jets, usw.) zeigen, soll-
ten genauere Angaben tiber diese auf einem gesonderten Blatt gemacht werden.

6.9 Photographische Kometensuche

Das Ehepaar Shoemaker durchmustert mit dem Palomar-Schmidtspiegel systematisch
den Himmel auf der Suche nach erdnahen Asteroiden und Kometen. Sie sind neben
J.V. Scotti, Hauptnutzer des Spacewatch-Teleskops, wohl die einzigen Profiastronomen,
die ihr Hauptaugenmerk auf die Entdeckung von Kometen richten. Auf diese Weise
haben sie binnen kurzem sogar Herrn Bradfield tibertrumpft und bislang weit mehr als
30 Kometen entdeckt. Meist stolpern professionelle Astronomen tiber Kometen, sofern
sich einer zufédllig auf der fiir eine ganz andere Zielrichtung belichteten Photoplatte
befindet. Beispiele hierfiir sind L.Kohoutek von der Sternwarte Bergedorf oder R.West
von der ESO.

Es erhebt sich die Frage, ob nicht auch der Amateur Kometen durch eine systemati-
sche photographische Suche entdecken kann. Theoretisch sollte dies kein allzu grofses
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Abb.6.13 Komet  Okazaki-Le-
vy-Rudenko (1989r) am 10.11.1989,
4:364:38 UT und 4:47-4:49 UT. Die
im Abstand von nur 11 Minuten ge-
machten Aufnahmen dokumentieren
eine extrem hohe Geschwindigkeit
der Schweifkondensation. Aufnahme
mit Schmidtkamera 1.5/257 mm auf
TP 2415 hyp. Photos: G. Gramm

Problem sein, in der Praxis gibt es jedoch einige Schwierigkeiten. Die wichtigsten sind
Negativfehler, Geisterbilder und —nicht zu vernachldssigen — eine hdufig nicht zeitnahe
Auswertung.

Negativfehler konnen unglaublich “kometendhnlich” ausfallen. Vermeiden lassen sich
derart verursachte Falschmeldungen nur, indem stets mindestens zwei Photos von der
gleichen Region angefertigt werden. Reflexe an der Optik konnen einem Kometen eben-
talls sehr dhnlich sehen. Auch hier bringen zwei oder mehr Belichtungen der gleichen
Gegend eine grofiere Sicherheit, insbesondere sofern die Aufnahmeoptik pro Aufnah-
me um einen kleinen Betrag verschoben wird. Die Geisterbilder sollten in diesem Fall
eine merkliche Scheinbewegung zeigen. Verdéchtig sind insbesondere Aufnahmen, bei
denen ein heller Stern im Feld oder knapp aufserhalb stand.

Kometenverdéchtige Objekte auf Einzelphotos sind daher mit grofiter Vorsicht zu inter-
pretieren. Selbst wenn kurz hintereinander mit der gleichen Brennweite aufgenomme-
ne Photos ein verwaschenes Objekt zeigen, kann es immer noch ein Reflex sein. Derar-
tige Entdeckungsmeldungen erreichen die Sternwarten pro Jahr im Dutzend. Manche
Bilder sehen derart “echt” aus, daf3 sie sogar schon gescannt und die daraus ermittelten
Positionen an die IAU weitergemeldet wurden. Doch sofern das Objekt keine deutliche
Eigenbewegung zeigt und noch dazu von niemandem sonst aufgefunden werden kann,
ist die Realitdt des vermeintlichen Kometen nicht sehr tiberzeugend.

Ein grofses Problem stellt die Tatsache dar, dafd die Bilder haufig nicht sofort entwickelt
und durchsucht werden. Hier bringt nur eiserne Disziplin Abhilfe. So kommt es im-
mer wieder zu Enttduschungen dergestalt, dafs ein Amateur einen Kometen auf seinem
Photo erst bemerkt, nachdem ein anderer Beobachter die Entdeckung bereits internatio-
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Datum (UT) Zeitpunkt des Beginns der Aufnahme im Format JJJ] MM TT.dddd; JJ]JJ = Jahr,
MM = Monat, TT = Tag, dddd = Tagesbruchteil (sieche Anhang B.1).

mag. geschitzte Helligkeit bei flichenhaften Kometen (max. auf 0.5™ genau, : da-
hintersetzen) bzw. bestimmte Helligkeit bei punktférmig abgebildeten Kome-
ten.

Ref. Quelle der Vergleichssternhelligkeiten (siehe Anhang D.3).

Instrument  in diese Spalte werden Typ, Offnung, Brennweite oder alternativ Typ, Off-
nungsverhaltnis und Brennweite der Aufnahmeoptik eingesetzt.

Koma Komadurchmesser in Bogenminuten.

DC Grad der Komakonzentration, 0 = vollig diffus, 9 = sternférmig (nur bei Farb-
aufnahmen sinnvoll).

Schweif Lénge aller nachweisbaren Schweife (Gas-, Staub-, Gegenschweif) in Grad.

Pos. Positionswinkel aller nachweisbaren Schweife in Grad.

Bemerk. benutzter Film, Belichtungszeit (in Minuten), allgemeine Bemerkungen wie

Giite der Aufnahme (siehe Tabelle 6.3), Storeinfliisse (sieche Anhang D.5), Hin-
weis auf ndhere Strukturbeschreibungen.

Tab. 6.3 Code fiir die Giite einer Aufnahme (Celnik & Linder 1988)

Code Bedeutung

1 = gute Nachfithrung und Scharfe

2 = geringe Nachfiihrfehler, gute Schirfe
3 = geringe Nachfiihrfehler, Unschirfe

4 = groflere Nachfiihrfehler, Unscharfe

nal verbreitet hat. Ganz besonders &rgerlich ist die Sache dann, wenn das Photo einige
Tage vor der offiziellen Entdeckung aufgenommen wurde. Wire die zeitnahe Auswer-
tung stets beherzigt worden, wire die bereits 50 Jahre andauernde Entdeckungsflaute
deutscher Amateure bereits vor einiger Zeit zu Ende gegangen.

Ein Beispiel fiir eine erfolgreiche Amateurentdeckung stellt der Komet Sorrells (1986n)
dar, der auf einer Testaufnahme mit einem 40 cm f/5 Newton gefunden wurde. Sor-
rells hat das Bild sofort entwickelt, die Spur des Kometen auf dem noch feuchten Film
entdeckt und den Kometen in derselben Nacht weiter visuell verfolgt. Auch W. Liller
entdeckte seinen Kometen, 1988a, mit einer kleinen Amateur-Schmidtkamera.

Fiir die photographische Kometensuche eignen sich lichtstarke Teleobjektive zwischen
etwa 200 mm und 500 mm. Dabei ist aber, des grofseren Feldes wegen, ab etwa 300 mm
Mittelformat vorzuziehen. Eine systematische Suche sollte sich im Hinblick auf eine
bequemere Auswertung an den Feldern des Falkauer Atlas oder des Atlas Stellarum
orientieren. Beziiglich der Areale ist zum einen der westliche Abend- und der 6stliche
Morgenhimmel ab Hohen von etwa 25° in Betracht zu ziehen. Fiir die photographische
Suche ist allerdings auch der Nachthimmel von Interesse, sofern weitab von der gut
tiberwachten Ekliptikregion gesucht wird.

Die Durchsuchung von Dias und Negativen kann durch den Einsatz zweier Projektoren
vereinfacht werden. Mayer (1977) und Lazerson (1984) haben dieses Verfahren, bei dem
die Bilder beider Dias/Negative auf der Leinwand zur Deckung gebracht und dann
die Projektoren abwechselnd abgedeckt werden, ndher beschrieben. Ein neues Objekt
“blinkt”, da es nur auf einer der beiden Aufnahmen abgebildet ist.

Existiert tatsdchlich ein verdédchtiges Objekt, das zudem noch auf mehr als einer Auf-
nahme abgebildet ist, so miissen vor einer Entdeckungsmeldung selbstverstandlich erst
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einmal alle Kataloge studiert werden, um einen schwachen aber bekannten Nebel aus-
schlieffen zu konnen. Sofern dies nicht der Fall ist bzw. im Fall, dafs das Objekt sogar
eine Eigenbewegung zeigt, mufs vor einer Weitermeldung noch sichergestellt werden,
daf3 es sich nicht um einen periodischen oder bereits bekannten Kometen handelt. Hin-
weise tiber entsprechende Informationsquellen und tiber die Art der Entdeckungsmel-
dung gibt Kapitel 12.
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7 Die CCD-Beobachtung

von M.Achternbosch

7.1 Einleitung

Elektronische Flachendetektoren aus Halbleitermaterialien, wie CCDs, haben seit Mitte
der 80er Jahre ihren festen Platz in der professionellen Astronomie. Ihre extreme Emp-
findlichkeit, hohe Linearitdt und Dynamik haben sie zum bevorzugten Detektor der
professionellen Astronomen werden lassen. Diesen Vorteilen steht als Nachteil aller-
dings noch die kleine Fldche der Einzeldetektoren gegentiber. Die grofiten Detektorfla-
chen besitzen derzeit ca. 2000 x 2000 Bildpunkte und Kantenldngen von 2-3cm. Aus
diesem Grund eignen sich CCDs besonders fiir kleine, lichtschwache Objekte. Die Ent-
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wicklung der CCDs begann 1970 in den Bell Laboratories USA. Dort konnte ein elektro-
nisches Aufnahmematerial geschaffen werden, dessen Arbeitsweise — das Speichern
und Auslesen der durch Photonen erzeugten Photoelektronen — auf kollektiver La-
dungskopplung basierte. Diese Arbeitsweise driickt sich in dem Ausdruck CCD = char-
ge coupled device — auf deutsch ladungsgekoppelter Speicherbaustein — aus.

Erst 1990 wurden in den USA kostengiinstige CCDs unter Verwendung des TC 211-
CCD-Bausteins von Texas Instruments mit 192 x 165 Bildpunkten angeboten, die dem
Amateur den Einstieg in diese leistungsfahige Technik ermoglichten. Die bekanntesten
Kameras mit dem TC 211-Baustein sind die ST-4- Kamera der Santa Barbara Instrument
Group (Cicco 1990) und die Lynxx von SpectaSource Instruments (Cicco 1991). Diese Ka-
meras sind allerdings mit rauscharmen, professionellen CCDs nicht vergleichbar. Zu-
dem haben die Bildpunkte rechteckige Ausmafle und sind dadurch fiir den astrono-
mischen Einsatz weniger geeignet. Wesentlich verbesserte CCD-Kameras, wie z.B. die
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Abb. 7.2 Komet C/1996 B2 Hyakutake, am 27.3.96 um 20h 49m UT, 4 min, Komposit aus 2 Auf-
nahmen, 50 mm-Optik, f/4, ST-5, Aufnahme: M.Achternbosch

ST-6 (SBIG) folgten schon 1992, mit etwas grofierer Detektionssfléche und niedrigerem
Rauschen (Cicco 1992). Der Trend geht zu immer grofieren Detektionsflichen mit kei-
neren Pixeln und geringerem elektronischen Rauschen. So wurden schon 1994 Kameras
mit bis zu 1500 x 1000 quadratischen Bildpunkten angeboten, die sich in Bezug auf das
Ausleserauschen nur noch um den Faktor 4-5 von den professionellen Kameras un-
terschieden. Kameras dieser neuen Generation sind z. B. die ST-7 (SBIG), die HiSIS 22
(LE2IM in Frankreich) sowie die LcCCD11n (OES in Deutschland), die alle den Kodak
KAF-0400-Baustein (768 x 510 Bildpunkte) einsetzen. Die derzeit bekannteste Kame-
ra mit dem Kodak KAF-1600-Baustein (1530 x 1020 Bildpunkte) ist die ST-8 (SBIG).
CCDs sind fiir die Beobachtung schwécherer Kometen sehr geeignete Detektoren: die
besonders hohe Empfindlichkeit im roten Wellenldngenbereich und im nahen Infrarot
konnen ausgenutzt werden, Kometen auch am aufgehellten Himmel zu detektieren.
Zudem konnen durch geeignete Bildverarbeitung schwichere Details und Strukturen
sichtbar gemacht werden. Mit Hilfe von Bildverarbeitungsprogrammen lassen sich Ko-
meten einfach vermessen und ihre Position sowie die Positionswinkel von Schweifen
sehr exakt bestimmen. Weiterhin konnen photometrische Bestimmungen von Kern-
und Komabhelligkeiten in geeigneten photometrischen Systemen durchgefiihrt werden.
Die CCD stellt somit fiir den Kometenbeobachter ein leistungsfdhiges Instrument mit
erweiterten Moglichkeiten der Beobachtung und Auswertung dar.

7.1.1 Aufbau und Funktionsweise der Kamera

Im folgenden wird eine kurze Einfiihrung in den Aufbau des Detektors gegeben. Die
CCD stellt ein elektronisches Aufnahmematerial aus Halbleitermaterialien dar, dessen
lichtempfindliche Flache rasterféormig aus Zehntausenden bis Millionen von Bildele-
menten (engl. Pixel) aufgebaut ist. Die Absorption von Photonen in den Bildelementen
fihrt zur Freisetzung im Valenzband gebundener Elektronen (innerer Photoeffekt), die
bei diesem Prozef$ in das Leitungsband tiberfiihrt werden; nur Elektronen im Leitungs-
band konnen mit Hilfe einer Potentialdifferenz = angelegter Spannung transportiert
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Abb. 7.3 Schematischer Aufbau eines MOS— Abb.7.4 Zeilenweiser Aufbau des Sen-
Kondensators sor-Arrays

werden. Die pro Pixel gespeicherte Ladung — proportional der einfallenden Lichtmenge
- reprasentiert die dem Bildpunkt zugehorige Bildinformation Die pro Pixel erzeugten
Ladungen miissen wéahrend der Aufnahme gespeichert werden, bis sie nach Beendi-
gung der Aufnahme ausgelesen werden konnen. Besonders geeignet zum Speichern
von Ladungen sind Kondensatoren. Der Detektor besteht aus p-Silizium — ein dotiertes
Silizium mit Defektelektronen als Ladungstrdger —, das mit einer diinnen Schicht Sili-
ziumdioxid als Isolator bedeckt ist. Dariiber werden rasterartig Elektroden angebracht.
Die auf diese Weise realisierten Kondensatoren werden MOS-Kondensatoren genannt.
Ein solcher Aufbau ist in Abbildung 7.3 dargestellt.

Die Elektroden sind elektrisch nicht willkiirlich miteinander verbunden, sondern zei-
lenweise, wie in Abbildung 7.4 schematisch verdeutlicht. Die Zeilen sind durch diinne
isolierende Barrieren voneinander getrennt. Ein Pixel ist also durch eine Zeile und eine
bestimmte Anzahl paralleler Elektroden charakterisiert. Legt man nun eine Spannung

e

=

der Art an, dafs die Elektroden positiv und das p-Silizium negativ geschaltet sind, so
bildet sich direkt unter der Siliziumdioxidschicht eine ladungstragerfreie Zone, d.h. ei-
ne Zone ohne Defektelektronen. Der Potentialverlauf ist schematisch in Abbildung 7.5
dargestellt.

In diesen Potentialsenken konnen die Elektronen wéhrend der Aufnahme fixiert wer-
den. Das Elektrodenmaterial und die Siliziumdioxidschicht sind nun so beschaffen, dafs
sie von einfallenden Photonen durchdrungen werden kénnen. Die Photonen erzeugen
im p-Silizium Photoelektronen, welche unterhalb der Siliziumdioxidschicht durch das
elektrische Feld fixiert werden, wiahrend die zugehorigen gebildeten “"Locher” (Defekt-
elektronen) in Richtung des Substrats zuriickgedrangt werden (Buil 1991). Die Valen-
zelektronen im Siliziumkristall konnen allerdings nicht nur durch Photonen sondern
auch durch temperaturabhédngige Gitterschwingungen im Siliziumkristall (thermische
Energie) angeregt und in das Leitungsband tiberfiihrt werden. Um diesen Effekt so weit
wie moglich zu unterdriicken, mufs der Detektor gekiihlt werden. Bei Raumtemperatur
wire der MOS-Kondensator andernfalls in wenigen Sekunden geséttigt.

Abb.7.5 Schematischer Potentialverlauf in
der Zelle bei positiv geschalteter Elektrode
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Sind die Elektroden dicht genug angeordnet, so konnen bei einer geeigneten Poten-
tialeinstellung die Ladungen von einer Elektrode zur anderen transportiert werden
(Buil 1991). Ein hoheres positives Potental an der Nachbarelektrode erzeugt dort eine
"“tiefere” Potentialsenke — eine fiir die Elektronen energetisch giinstigere Situation — so
daf’ sie sich dorthin bewegen. In Abbildung 7.6 ist dieser Sachverhalt veranschaulicht.
Fiir das Auslesen der Ladungen existieren mehrere technische Realisierungsmoglich-
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Abb.7.6 Ladungskopplung zweier Abb.7.7 Kopplung gleichartiger Elektroden bei ei-
Potentialsenken nem Dreiphasentransfer

keiten. Man unterscheidet u.a. den Einphasen-, Dreiphasen- und Vierphasentransfer
(Buil 1991). Der Auslesevorgang soll schematisch an einem Dreiphasentransfer erldu-
tert werden. In diesem Fall besteht ein Pixel aus drei parallel angeordneten Elektroden.
Die Elektroden sind mit gleichartigen Elektroden benachbarter Zellen (Pixel) elektrisch
verbunden — ein Elektrodensatz. In Abbildung 7.7 ist dieses Schaltungsprinzip darge-
stellt.

Wiéhrend der Belichtung schaltet man einen Elektrodensatz — und damit eine Elektro-
de pro Zelle — elektrisch positiv, wiahrend die anderen Elektroden praktisch ein Null-
Potential haben. Die gebildeten Photoelektronen sammeln sich unter den positiv ge-
schalteten Elektroden. Das Auslesen wird durch Abbildung 7.8 verdeutlicht. Die gleich-
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1
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Abb. 7.8 Dreiphasentransfer entlang einer Zeile von einem Pixel zum nédchsten Pixel (Situation
A-D) und ein Tranferschritt entlang dem Register (E)

geschalteten Elektroden sind in Abbildung 7.8 durch gleiche Muster dargestellt. Nach
dem Ende der Aufnahme schaltet man die benachbarten Elektroden in Richtung des
Registers positiv, wiahrend die bislang positiv geschalteten Elektroden praktisch ein
Nullpotential erhalten. Fiir die Verschiebung der Ladungen in die benachbarten Zellen
sind also drei Transfers (Phasen) notig. Die Ladungen kénnen somit kollektiv (simul-
tan) durch gekoppelte Potentialdinderungen an den Elektroden Schritt fiir Schritt ent-
lang der Zeile zum Ausgangsregister verschoben werden, wo sie nach dem gleichen
Prinzip zum Verstédrker transferiert werden. Abbildung 7.8 zeigt vier aufeinnanderfol-
gende Transfers der Ladung L (Situation A-D) innerhalb einer Zeile in Richtung des
Ausleseregisters und die anschlieffende Verschiebung der Ladung L im Register um
einen Transferschritt. Das Auslesen geschieht nacheinander zeilenweise, bis alle Ladun-
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gen dem Verstarker zugefiihrt sind. Fiir ein nn X m-Array werden also 3n + 3m Transfers
benotigt (Manfroid et al. 1992).

Die freigesetzten Ladungen stellen analoge Signale dar. Damit der Computer aus der
analogen Information ein Bild aufbauen kann, miissen die analoge Signale in digitale
Werte umgewandelt werden. Dies geschieht mit Hilfe eines Analog/Digitalwandlers.
Ein bestimmtes Ladungspaket stellt eine Analog/Digitaleinheit (engl. ADU) dar. Bei-
spielsweise entspricht bei der ST-4 1 ADU 600 Elektronen (Schwartz 1993). Da die
Kamera einen 8 bit Analog/Digitalwandler besitzt, konnen also pro Pixel maximal
256 - 600 e~ registriert werden. Die Zahl der Elektronen/ADU kann bei der ST-4 durch
einen Boostwert verdndert werden:

600e™

1ADU =
Boost

Boost : 1,2,3,4

Mit einem Boostwert grofier 1 sittigt die Kamera somit bereits friiher, hat aber eine ho-
here Empfindlichkeit. Diese wird allerdings mit einem wesentlich hoherem Rauschen
und damit einer geringeren Mefsgenauigkeit erkauft. Die ST-6 Kamera besitzt einen 16
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Abb. 7.9 Analog/Digital-Wandlung bei der ST-6

bit A/D-Wandler, sie hat somit eine Dynamik von 65536 ADCs. Hier entspricht 1 ADU
6.7 Elektronen bzw. 68.7 uV (Schwartz 1993). Der Rechner weist den digitalen Werten
(ADCs) Graustufen zu (siehe Abbildung 7.9). Ein 8 bit Analog/Digitalwandler kann
theoretisch 28 = 256 verschiedene Graustufen erzeugen, wihrend die Lynxx-Kamera
der Firma SpektraSource Instruments, die mit einem 12 bit Analog/Digital-Wandler aus-
geriistet ist, theoretisch 212 = 4096 Graustufen erzeugen kann, somit eine wesentlich
differenziertere Graustufendarstellung ermoglicht.

256 Graustufen erscheinen auf dem ersten Blick vollig ausreichend, da das Auge weit
unter 100 Graustufen differenzieren kann. Objekte mit Strukturen geringer Helligkeits-
unterschiede konnen damit aber nur durch eine ungeniigende Anzahl von Graustufen
dargestellt werden. 12 bzw. 16 bit Dynamiken haben hier wesentlich erweiterte Dar-
stellungsmoglichkeiten. Ein Graustufenunterschied bei 8 bit entspricht 16 unterschied-
liche Graustufen bei 12 bit. Desweitern sind bei geringer Dynamik die Moglichkeiten
der Bildverarbeitung dufierst begrenzt.

7.2 Eigenschaften der CCD

Im folgenden werden einige wichtige Eigenschaften der CCD-Kameras wie Quanten-
ausbeute, spektrale Emfindlichkeit, Dunkelstrom u.a.m. kurz erldutert, welche beim
Einsatz von CCD- Kameras berticksichtigt werden miissen.

Die CCD hat gegentiber herkommlichen Detektoren eine wesentlich gesteigerte Emp-
findlichkeit. Als ein Mafs fiir die spektrale Empfindlichkeit wird die Quantenausbeute
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(QE) bei einer bestimmten Wellenldnge angegeben. Sie gibt die Zahl der registrierten
Photoelektronen im Verhiltnis zu der Zahl der einfallenden Photonen bei einer be-
stimmten Wellenldnge an. Ein idealer Detektor hat eine Quantenausbeute von 100%.
In Abbildung 7.10 sind die Quantenausbeuten schematisch fiir verschiedene Detekto-
ren angegeben. Wahrend das Auge und die photographische Platte Quantenausbeu-
ten von etwa 1% haben, erreichen Amateur-CCD-Kameras Quantenausbeuten bis zu
40 — 50%. Professionelle Kameras kommen mit Quantenausbeuten bis zu 80% einem
idealen Detektor schon recht nahe (Manfroid et al. 1992). In der Abbildung 7.11 ist die
spektrale Emfindlichkeit des TC-211-Bausteins dargestellt, welcher in den ST-4- und
Lynxx-Kameras verwendet wird. Diese Kameras haben ihre maximale Quantenausbeu-
te bei 600 — 700 nm mit ca. 50%. Die spektrale Empfindlichkeit der CCDs ist gegeniiber
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der normalen Photoemulsion im Bereich des nahen Infraroten erweitert (siehe Abbil-
dung 7.10). Dagegen haben die CCDs im blauen Spektralbereich im allgemeinen eine
niedrigere Empfindlichkeit und im UV-Bereich sind nur speziell préparierte oder be-
schichtete CCDs empfindlich.

Neben Photonen konnen auch Gitterschwingungen (thermische Energie) im Silizium-
kristall Elektronen in das Leitungsband heben. Auch ohne Lichteinstrahlung wird ab-
hédngig von der Temperatur daher ein sogenannter Dunkelstrom beobachtet. Das T-
Verhalten des Dunkelstroms kann durch folgendes Gesetz beschrieben werden (Man-
froid et al. 1992):

_B
Ip cxe™ #T

Dabei sind k die Boltzmannkonstante, T die Temperatur in Kelvin und B eine Kon-
stante. Die Besetzungsdichte der angeregten Zustinde folgt somit einer Boltzmann-
Verteilung. Eine Temperaturdnderung um 10°C verdndert den direkten Dunkelstrom
ca. um den Faktor 3 (Manfroid et al. 1992). Um den Dunkelstrom auf einen sehr gerin-
gen Wert abzusenken, ist eine Abkiihlung des CCD-Bausteins auf ca. —100°C erforder-
lich (Buil 1991). Bei den Amateurkameras erfolgt eine thermoelektrische Kiihlung, mit
der bis zu 30 — 50°C unter die Umgebungstemperatur gekiihlt werden kann. Der Dun-
kelstrom ist aber bei diesen Temperaturen noch merklich. Von der Orginalaufnahme
wird aus diesem Grund eine entsprechenden Dunkelaufnahme ohne Lichteinstrahlung
subtrahiert. Um die Auswirkungen geringer Temperaturschwankungen wihrend der
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Belichtung zu reduzieren, kann eine Reihe von Dunkelaufnahmen vor und nach der
eigentlichen Aufnahme aufgenommen werden. In der Korrektur verwendet man dann
die gemittelte Aufnahme. Der Dunkelstrom erzeugt ein signifikantes Rauschen (ther-
misches Rauschen), das in Abschnitt 7.3 erldautert wird.
Durch statistisch bedingte Schwankungen des elektronischen Rauschens konnen nega-
tive Werte im Signal entstehen. Um diesen Effekt zu verhindern, wird eine konstan-
te Ladungsmenge jedem Pixel zuaddiert (Buil 1991). Diese Ladung wird bias genannt,
welche nachtréglich wieder abgezogen werden sollte. Zu diesem Zweck wird eine Auf-
nahme mit der geringst moglichen Integrationszeit — im Idealfall sollte { = 0 sein —
durchgefiihrt und vom Orginal abgezogen.
In einem weiten Bereich ist die Bestrahlungsstérke E (in Watt cm~2A~1) dem erhaltenen
Signal S (in Analog/Digital-Einheiten ADC) bis auf eine Konstante direkt proportional
(Buil 1991):

S=ki-E+k (7.1)

Man spricht dann von einem linearen Verhalten. Die Linearitit ist besonders fiir die
Photometrie von grofier Wichtigkeit. Es existiert bei geringen Bestrahlungsstarken ein
Schwellenwert fiir die Registrierbarkeit, welcher durch das Rauschen der Elektronik
des Detektors begrenzt ist. Auf der anderen Seite fiihrt eine zu grofle Zahl erzeugter
Photoelektronen zum Sittigen der MOS-Kondensatoren. Schon vor dem Séttigen der
Bildelemente beobachtet man eine Abweichung von der Linearitdt, was sich durch ei-
ne Abnahme der Quantenausbeute bemerkbar macht. Dies mufs bei der Photometrie
beriicksichtigt werden.

Das Verhiltnis von maximal detektierbarem zu minimal detektierbarem Signal wird
dynamischer Bereich genannt. Im Vergleich zu photographischen Emulsionen, die grofie
Helligkeitsunterschiede nicht wiedergeben kénnen, haben CCDs einen wesentlich gro-
eren dynamischen Bereich von der Grolenordnung 10°. Vor dem Sittigen der Bildele-
mente treten allerdings nicht-lineare Effekte auf (siehe oben zur Linearitdt), so daf3 ein
dynamischer Bereich von 10* realistischer erscheint. Dies entspricht etwa einem Bereich
von 10 Grofienklassen (Manfroid ef al. 1992).

Jeder Potentialwall kann nur eine ganz bestimmte Zahl von Photoelektronen speichern.
Im allgemeinen konnen einige 10° Elektronen fixiert werden, bevor der Pixel sattigt
(full well capacity). Bei grofien Beleuchtungsstiarken oder nach langen Integrationszei-
ten hellerer Objekte kdnnen so viel Photoelektronen erzeugt werden, dafs es zur Sat-
tigung der Pixel kommt. Die Elektronen wandern dann in benachbarte Pixel der glei-
chen Zeile, im Extremfall wird die ganze Zeile davon betroffen. In der CCD-Aufnahme
lauft dann vom Objekt in Richtung der Auslesung ein sogenannter blooming-trail aus.
Die Amateur-CCD-Kameras haben meist antiblooming-Bausteine (z. B. TC-211, TC-241).
Diese speziellen Bausteine ermoglichen das Abfiihren von Exzess-Ladungen durch ge-
eignete Elektroden (Buil 1991). Die antiblooming-Elektroden nehmen pro Pixel eine be-
stimmte Flache ein, die als lichtempfindliche Flache nicht zur Verfiigung steht, was sich
fur die Photometrie nachteilig auswirkt. Fiir die Photometrie muf3 die antiblooming-
Funktion auf jeden Fall ausgeschaltet werden.

In den CCD-Bausteinen ist die Empfindlichkeit von Pixel zu Pixel unterschiedlich. In
den Amateur-Kameras konnen Empfindlichkeitsunterschiede bis zu 10% auftreten. Im
Extremfall konnen manche Pixel beispielsweise tiberhaupt nicht aktiv sein (dead pixel),
andere dagegen sind so aktiv, dafs sie sehr schnell séttigen (hot pixel). Manchmal ist
auch eine ganze Zeile inaktiv. In der Praxis werden je nach Anzahl der vorhandenen
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Defekte daher CCD-Bausteine in verschiedenen Giiteklassen angeboten. Hochwertige
Bausteine sind sehr teuer. Fiir die Photometrie ist eine Korrektur notwendig, um eine
weitgehende Angleichung der Empfindlichkeiten zu erméglichen. Auch fiir die Detek-
tion extrem schwacher Objekte sollte eine solche Korrektur duchgefiihrt werden. Zur
Korrektur belichtet man unter identischen Versuchsbedingungen (gleicher Fokus, Filter
etc.) eine gleichméfsig helle Fldche. Die Belichtung sollte so gewdhlt werden, dass mog-
lichst hohe Pixelwerte erreicht werden, ohne allerdings eine Sattigung hervorzurufen.
Dies kann beispielsweise ein weifser Karton oder eine weifsle Wand sein. Die Pixel wer-
den nach der Aufnahme trotz der gleichen Belichtung entsprechend ihrer unterschied-
lichen Empfindlichkeit unterschiedliche Pixelwerte aufweisen. Das durch eine Dun-
kelaufnahme und bias-Aufnahme bereinigte Orginal wird nun durch diese Flatfield-
Aufnahme dividiert, die natiirlich zuvor ebenfalls bereinigt wurde. Man erreicht somit
in Grenzen die gewiinschte Korrektur. Allerdings stellt eine perfekte Flatfieldkorrektur
eine schwierige Prozedur dar, da die Flatfieldkorrektur von der spektralen Energiever-
teilung des Lichtes abhdngig ist (Buil 1991). Im Idealfall sollten die spektralen Energie-
verteilungen des Himmelshintergrundes der Orginalaufnahme und die der Lichtquelle
tir die Flatfieldaufnahme tibereinstimmen.

7.3 Die Melgenauigkeit von CCDs

Ein Objekt mit einem kleinen Signal (Zahl der erzeugten Photoelektronen) ist auf einer
Aufnahme dann registrierbar, wenn das Signal S merklich gréfer als das vorhandene
Rauschen N ist. Dabei versteht man unter dem Rauschen die statistische Schwankung
eines Signals, was bei Durchfiihrung einer Mefreihe der Standardabweichung ¢ des Si-
gnals entspricht (Buil 1991, Henden et al. 1991). Das Rauschen ist sowohl instrumentell
wie auch aufierinstrumentell bedingt.

Das Signal/Rauschverhiiltnis (S/N) ist sowohl ein Maf fiir die Registrierbarkeit als auch
fur die Mefigenauigkeit. Ein schwaches Signal gilt nur dann als signifikant, wenn das
Signal grofser als 3¢ ist, d.h. wenn gilt:

>3

Z|»

Das Rauschen hat verschiedene Ursachen. Die wichtigsten Beitrdge sind:
e das Photonenrauschen, sowohl vom Objekt als auch vom Himmelshintergrund,
e das thermisches Rauschen vom Dunkelstrom,
e das sogenannte Ausleserauschen (Readout noise) durch die Elektronik.

Im folgenden werden diese einzelnen Beitrdge ndher erlautert.
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7.3.1 Photonenrauschen

Die spontane Emission von Photonen durch eine Lichtquelle erfolgt nicht gleichma-
$fig. Zum einen werden Photonen in Wellenziigen emittiert. Zum anderen geschieht
die spontane Emission zu einem fiir den Beobachter nicht vorhersagbaren Zeitpunkt.
Als Folge kann nur mit Hilfe statistischer Gesetze angeben werden, wieviele Photonen
innerhalb der Mef3zeit eintreffen. Die zugehorige Wahrscheinlichkeitsverteilung ist in
diesem Fall eine Poisson-Verteilung (Henden et al. 1991). Abbildung 7.12 bezieht sich
auf eine Mefireihe, bei der Aufnahmen mit jeweils der gleichen Mef3zeit durchgefiihrt
wurden. Die Anzahl der registrierten Photonen unterscheidet sich von Aufnahme zu
Aufnahme. Die x-Achse stellt die Anzahl der registrierten Photonen dar. Die y-Achse
gibt die zugehdorige Wahrscheinlichkeit (1 entspricht 100%) an.

035
03+
025+

02+

015+

01+
Abb.7.12 Beispiel einer
095 + . . :
H Poisson-Verteilung  mit

. : : H 11, = der Varianz ¢2 = 50

10 20 50 F) 50 60 70 a0 90 10 1o 12 fur die Zahl registrierter
Zahlder regisliierien Pholonen Photonen

Bei einem grossen Photonenstrom ist das Rauschen gleich der Standardabweichung ¢
des Signals und entspricht bei einer Poisson-Verteilung der Quadratwurzel der inner-
halb der Messzeit im Mittel eintreffenden Photonen #pjionen. Die Zahl der innerhalb
der Messzeit eintreffenden Photonen ist proportional dem instrumentell gemessenen

Signal fopjer+ des Objekts:
Oobjekt = 1/ fobjekt (7.2)

Das Photonenrauschen begrenzt die Mefigenauigkeit selbst eines idealen Detektors.

7.3.2 Beitrag des Himmelshintergrundes

Der Himmelshintergrund ist selbst in einer mondfreien Nacht niemals ganz schwarz.
Er erzeugt ein merkliches Signal. Mafigebend sind datfiir vier natiirliche Quellen (Man-
froid et al. 1992):

e das integrale Sternlicht (kombinierter Effekt),
e das zodiakale Licht,

e die Aurora (Lichtemission energetischer Teilchen entlang magnetischer Feldlini-
en),

e der Airglow (photochemische Prozesse).
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Daneben wird der Himmelshintergrund durch terrestrische Storlichter mitbestimmt.
Alle diese Beitrdge erzeugen ein Signal frintergruna- Das Rauschen wird wie folgt defi-

niert:
UHintergrund = 4/ inntergrund (73)

7.3.3 Thermisches Rauschen

Der Dunkelstrom Ip trégt ebenfalls zum Gesamtrauschen bei. Bei thermoelektrischer
Kiihlung kann das thermische Rauschen im allgemeinen nicht vernachléssigt werden.
Bei Abkiihlung verringert sich der Dunkelstrom pro 10°C um den Faktor 3. Das ther-
mische Rauschen ist definiert durch:

OThermal noise = \/ Ip-t- N pixel (7-4)

Hierbei ist Ip der Dunkelstrom in e~ /Pixel/s, t die Integrationszeit in s und n die Zahl
der relevanten Pixel fiir das Signal. Bei der ST-4 betrdgt der Dunkelstrom 500e~ /Pixel /s
bei 25°C Umgebungstemperatur (Schwartz 1993). Dies entspricht am CCD-Baustein
einer Temperatur von etwa -5°C . Dagegen ist der Dunkelstrom bei der ST-6 mit
30e™ /Pixel/s bei 20°C wesentlich niedriger (Schwartz 1993). Fiir einige CCD-Kameras
sind in Tabelle 7.1 die Dunkelstrome angegeben.

7.3.4 Readout noise

Kiihlt man den CCD-Baustein soweit herab, daf$ das thermische Rauschen vernachlis-
sigt werden kann, verbleibt ein instrumentelles Rauschen, bedingt durch die begrenzte
Mefsgenauigkeit der Elektronik. Dieses Rauschen wird Ausleserauschen (Readout noi-
se) genannt. Es begrenzt die Mefsgenauigkeit auch sehr guter Kameras und stellt fiir
schwache Signale und sonst vernachldssigbaren Hintergrund den Schwellenwert fiir
die Registrierbarkeit dar.

= _ 2
OReadout noise = \/UReudOLtt noise ~ WPixel * M Additionen (75)

Fiir das Gesamtausleserauschen eines Signals muf3 mit der Zahl derjenigen Pixel mul-
tipliziert werden, iiber die sich das Signal erstreckt. Werden mehrere Aufnahmen zu ei-
nem Komposit zusammenaddiert, geht auch die Zahl der addierten Aufnahmen in das
Gesamtausleserauschen mit ein. Das Readout noise 0reggout noise betragt bei der ST-4 bei
einem gain-Faktor von 1 600e™ /Pixel/Ausleseprozedur, fiir das vor allem der A/D-
Wandler verantwortlich ist (Schwartz 1993). Wird ein gain-Faktor von 4 gewaihlt, be-
trdagt das Readout noise 150 e~ /Pixel/ Ausleseprozedur. Fiir die Lynxx PC bzw. Lynxx
Plus der Firma Spectra Source werden 80 bzw 20 e~ /Pixel/Ausleseprozedur angege-
ben (SpectraSource 1991). Fiir weitere CCD-Kameras sind die Werte fiir das Ausleserau-
schen in Tabelle 7.1 aufgefiihrt. Das Ausleserauschen ist in den technischen Datenblét-
tern immer pro Pixel angegeben.
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Tab. 7.1 Auswahl von Daten zu bekannten CCD-Kameras; ADC = Dynamik des A /D-Wandlers;
RN = Ausleserauschen (Readout noise) in e~ /Pixel/Ausleseprozedur; Dunkelstrom Ip in
e~ /Pixel/s.

CCD Array Pixel-Grofe  ADC e /ADU RN Ip
ST-4 192 x 165 13 x 17um 8 bit 600 600* 500
ST-4X 192 x 165 13 x17uym 14 bit - 20 5

Lynxx 192 x 165 13 x 17uym 12 bit - 80 120
Lynxx-2 192 x 165 13 x 17uym 12 bit - 20 120
ST-5 320 x 240 10 x 10ym 14 bit - 20 1

ST-6 375 x 242 23 x27um 16 bit 6.7 30 30
Starlight Xpress 256 x 500  12.7 x 16.6um 12 bit - 30 <1
ST-7 765 x 510 9 x 9um 16 bit - 20 02
ST-8 1530 x 1020 9 x 9um 16 bit - 20 02

*: gilt nur fiir den gain-Faktor 1; fiir einen gain-Faktor von 4 ist oReugoutnoise = 150 e~ /Pixel/Auslese-
prozedur.

7.3.5 Das Signal/Rausch-Verhéltnis

Alle Rauschbeitrdge — das Photonenrauschen des Objekts sowie des Himmelshinter-
grunds, das thermische Rauschen des Dunkesstroms und das Readout noise der Elek-
tronik — gehen nach dem Fehlerfortpflanzungsgesetz in das Gesamtrauschen N ein:

E f Stern

= = (7.6)
2 2
\/fStern + inntergrund +2- N Additionen * (UT]1gymal noise + OReadout noise nPixel)

Dabei mufs die Zahl der Bildadditionen zu einem Komposit berticksichtigt werden.
Der Faktor 2 berticksichtigt die Subtraktion von Dunkelaufnahmen, die nattirlich zum
instrumentellen Gesamtrauschen beitragen. Hierbei sind fsser, und fhintergruna bereits
die addierten Werte.

Fiir photometrische Bestimmungen ist eine Abschidtzung der Mefigenauigkeit unerlaf-
lich. Sie wird durch das Signal /Rausch-Verhiltnis bestimmt. Die Mefigenauigkeit einer
Helligkeitsmessung ist umgekehrt proportional dem Signal/Rausch-Verhiltnis (Hen-
den et al. 1991):

om o< —— (7.7)

Im Falle stellarer Photometrie sollte eine Genauigkeit von 0.01™ = 1% angestrebt werden
—nur eine Genauigkeit grofler 3% ist interessant. Damit gilt:

S

N > 100
Folglich sind nur Signale mit f > 10000 von Interesse (Henden et al. 1991)! Dies wirkt
sich natiirlich auf die scheinbare Helligkeit der Objekte aus, die gemessen werden
konnnen.
Insbesondere bei der Interpretation schwacher Objekte mit sehr rauschstarkem Unter-
grund ist mit Bedacht vorzugehen, damit Artefakte nicht fiir reale Objekte gehalten
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werden. Als Beispiel sei eine in Sterne und Weltraum verdffentlichte Aufnahme des Ko-
meten P/Schwassmann-Wachmann 1 (ca. 12. GrofSe) mit einem angeblichen Streamer
diskutiert. Der Beobachter nahm mit der ST-4-Kamera 5 Aufnahmen mit je 2 Minuten
Integrationszeit von dem Kometen auf. Die Kamera war zur Erhohung der Empfind-
lichkeit auf einen gain-Faktor von 4 (1 ADU = 150 ¢™) eingestellt. Bei einer angenomme-
nen Aufientemperatur von ca. 9°C ergibt sich ein Dunkelstrom von ca. 125 e~ /Pixel/s.
Alle 5 Aufnahmen wurden nach der Dunkelstromkorrektur zu einem Komposit ad-
diert. Der Beobachter entdeckte auf der (dem Autor freundlicherweise zur Verfiigung
gestellten) Aufnahme einen sehr schwachen ”Streamer” beim Kometen. Nach Integrati-
on der Pixelwerte tiber die vom ”“Streamer” bedeckte Fldche ergibt sich ein Netto-Signal
von 120 ADU {iber 49 Pixel. Setzt man alle Daten in die Gleichung 7.6 ein, so ergibt sich:

S 120 - 150 18000
— = = =2.6
N \/120-150+2-5- (125600 - 49 + (150)2-49) 6913

Der Streamer ist also unsicher!

7.3.6 Abschdtzung des theoretischen Signal-Rauschverhaltnisses: Nachweis-
grenzen fiir punkt- und flaichenhafte Objekte

Fir die Aufnahme eines lichtschwachen Objekts ist es oft sinnvoll, die theoretische
Mindestintegrationszeit fiir das Erreichen der Nachweisgrenze abzuschidtzen. Auch
kann es wiinschenswert sein, fiir eine bestimmte Mefigenauigkeit die theoretisch
notwendige Integrationszeit tiberschlagsmaflig zu berechnen. Bei den nachfolgenden
Uberlegungen wird die Nachweisgrenze bzw. die photometrische Messgenauigkeit mit
Hilfe des Signal/Rausch-Verhéltnisses ermittelt.

Die nachfolgend vorgestellten Uberschlagsrechnungen beziehen sich auf eine Reihe
von Annahmen beziiglich der instrumentellen Ausriistung und bestimmter Beobach-
tungsbedingungen. Es wird versucht, die theoretischen Moglichkeiten der CCD auf-
zuzeigen. In der Praxis konnen die wahren Signal/Rausch-Verhéltnisse von den ab-
geschitzten Werten abweichen. Die Ergebnisse sollten nicht als Absolutwerte aufge-
fafst werden, sondern als Orientierungshilfe. Die im Anhang aufgefiihrten Werte in den
Tabellen sollen dem Amateur als Richtwerte dienen, um ein Beobachtungsprojekt auf
seine theoretisch mogliche Ausfiihrbarkeit hin priifen zu konnen.

Ziel ist es, fiir ein Objekt einer bestimmten Helligkeit das Signal und alle relevanten
Rauschbeitrdage abzuschdtzen, um nach Gleichung 7.6 das Signal /Rauschverhiltnis zu
berechnen. Dazu muf§ die Zahl der am Ausgang des Teleskops austretenden Photonen
ermittelt werden, um die Zahl der erzeugten Photoelektronen in der CCD abschitzen
zu konnen. Im folgenden werden das Objektsignal sowie das Photonenrauschen des
Objekts und des Himmelshintergrunds aus astrophysikalischen Daten ermittelt.

7.3.6.1 Das Objekt-Signal

Zum Abschitzen der Beleuchtungsstarken E, eines Objekts wird der aufieratmospha-
rische Photonenstrom fiir einen Stern der 0. Gréf3e in einem fiir CCDs relevanten Wel-
lenldangenbereich von 4000 — 10000 A, bzw. fiir das V-Band errechnet. Aus den bei Buil
angegebenen Daten fiir aueratmosphirische Photonenstréme pro Angstrom fiir einen
G2-Stern der 0. Grofie wird der Kurvenverlauf der spektralen Quantenstromverteilung
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ermittelt, welcher in Abbildung 7.13 dargestellt ist (Buil 1991). Dabei ist E, auf die
Zahl der Quanten pro Sekunde und Quadratzentimeter Offnung der Optik bei einer
bestimmten Wellenldnge (A) bezogen.

1200
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Qoo - /
800 _ /
700 ! //

g00 ;
500 s . . . . . .
3000 4000 5000 £000  F0OOO  B00O QOO0 10000

Wellenlangs [A]

Abb.7.13 Zahl der Quanten in cm 2 s~! A1 fiir einen G2-Stern der 0. GroRe auferhalb der
Atmosphére

hvicme s A

Aus der durch Regressionsrechnung ermittelten Funktion der Verteilungskurve kon-
nen nach Integration fiir den Wellenlangenbereich 4000 — 10000 A (filterlos) 5.7 - 10°
Quanten cm 2571, bzw. 1 - 10° Quanten cm 2 s~ ! fiir das V-Band (1000 A Bandbreite)
erschlossen werden.

Vergleicht man die erhaltenen Werte mit anderen in der Literatur veroffentlichten Da-
ten, so findet man eine gute Ubereinstimmung (Budding 1993).

Mit E(m) = E(0) - 10~%4" kénnen die aueratmosphérischen Bestrahlungsstirken fiir
ein Objekt mit der scheinbaren Helligkeit m berechnet werden. Um die Zahl der Pho-
tonen am Ausgang eines Teleskops berechnen zu kénnen, miissen die Absorptionsver-
luste durch die atmospharische Extinktion, die Absorptions- und Reflexionsverluste an
den optischen Oberflichen sowie die Quantenausbeute der CCD-Kamera berticksich-
tigt werden. Die Zahl der pro Sekunde im Detektor erzeugten Photoelektronen ergibt
sich aus Gleichung 7.8 (Buil 1991).

nD?*t

S = 1

/ E\Q, Ty ErdA (7.8)

Dabei sind D die Offnung der Optik, T der Gesamttransmissionskoeffizient des opti-
schen Systems, Q) der spektrale Koeffizient fiir die Quantenausbeute, T) der spektrale
atmospharische Extinktionskoeffizient und F, der spektrale Transmissionskoeffizient
des Filters. Jeder Koeffizient gibt den Bruchteil der durchgelassenen, reflektierten bzw.
registierten Quanten bei einer bestimmten Wellenldnge an. Fiir die Abschdtzung wer-
den fiir den relevanten Spektralbereich gemittelte Werte fiir die Koeffizienten verwen-
det.

Im einzelnen werden angenommen:

e eine Zenitextinktion von ca. 0.2™, woraus sich ein Transmissionskoeffizient T, _;
von 0.83 ergibt. Fiir eine beliebige Zenitdistanz z gilt: T\ = ¢"(Te=1)x (Buil 1991),
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wobei x die sogenannte Luftmasse ist, mit' x = secz. Die Luftmasse x wird im
Abschnitt 7.5.2.2 ndher erldutert. Fiir unsere Betrachungen wird von einer Zenit-
distanz von 45°ausgegangen. Die Luftmasse x betrdgt hiermit 1.41, woraus sich
ein Transmissionskoeffizient von T = (.77 ergibt.

ein Quantenverlust durch Absorption/Streuung und Obstruktion an Spie-
gel/Korrekturplatten: von ca. 25%. T ist dann 0.75. Der Gesamttransmissi-
onskoeffizient T des optischen Systems setzt sich aus dem Koeffizienten fiir
die Obstruktion (bei Spiegel) und den Teiltransmissionen und -reflektionen der
einzelnen optischen Systeme zusammen (Buil 1991):

n
T = TObstruktion HTOptischeSysteme (7.9)

Di-D3

7.10
o 710)

TObstruktion =
Dabei stehen D; und D, fiir die Durchmesser des Priméarspiegels bzw. des Se-
kundérspiegels. Fiir die gesamten Verluste konnen 9 — 10% pro optische Fldche
gerechnet werden. (Beispielsweise kann fiir das C8 ein Gesamttransmissionsko-
effizient T von 0.69 abgeschitzt werden. Der Topstyktion-Wert betrdgt 0.94 und fiir
die einzelnen Spiegel bzw. die Korrektorplatte kann jeweils ein Topsische Systeme
Wert von ca. 0.9 angenommen werden).

eine mittlere Quantenausbeute von ca. 37% im Wellenldngenbereich 4000 — 10 000
A (Q < 0.37) und ca. 42% fiir das V-Band (Q < 0.42). Die Werte beziehen sich
auf die Quantenausbeute des TC-211-CCD-Bausteins. Die tatsidchliche detektierte
Quanteneffizienz ist aber geringer als die theoretische Quantenausbeute.

eine Filtertransmission von eins fiir den filterlosen Einsatz bzw. 0.49 bei Verwen-
dung eines V-Filters (GG495 + BG18 von Schott).

Fiir den filterlosen Einsatz ergeben sich fiir ein Objekt der 0. Grofle damit Sp = 1 - 10°
registrierte Photoelektronen pro Sekunde und Quadratzentimeter Offnung der Optik.
Fiir das V-Band lassen sich dann Sy = 1 - 10° Photoelektronen pro Sekunde und Qua-
dratzentimeter Offnung der Optik erwarten.

Eine dhnliche Uberschlagsrechnung fithrt Mallama durch, wobei nach Gesamtredukti-
on fiir Amateur-CCD-Kameras im Spektralbereich 4000 — 10000 A 2 - 10° Photoelektro-
nen s~ ! (V-Filter: 3 - 10° Photoelektronen s 1) pro Zoll Offnung der Optik angenommen
werden (Mallama 1993).

Das nach einer Integrationszeit ¢ in Photoelektronen erhaltene Signal fopjex+ mit einer
Optik der Offnung D ergibt sich dann durch (Buil 1991):

1 D?*r
it N ————S0 -t —— 7.11
fovjext oS ) (7.11)

1

secz =1/ cosz
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Dammerung  Mondstdrung klare Nacht  extrem klare Nacht
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Abb.7.14 Leuchtdichte des Himmelshintergrunds in Helligkeit pro Quadratbogensekunden in
Abhingigkeit von der Nachtsituation

7.3.6.2 Der Beitrag des Himmelshintergrundes

Neben dem Objekt erzeugt der Himmelshintergrund ein Signal. Die Ursachen der Him-
melshintergrundhelligkeit werden in Abschnitt 7.3.2 aufgefiihrt. Fiir die extraterrestri-
sche Leuchtdichte (Flachenhelligkeit) des Nachthimmels wird ein Stern der scheinba-
ren Helligkeit m pro Quadratbogensekunde (arcsec?) angenommen (Geyer 1984). Die
scheinbaren Helligkeiten sind fiir verschiedene Nachtsituationen in Abbildung 7.14 an-
gegeben (Manfroid et al. 1992). Die Zahl der Quanten kann aus dem Sternsignal Sy der
0. Grofse abgeschitzt werden (Buil 1991).

1
EHintergrund ~ Wso (712)
(0 - —

Fiir eine mondlose Nacht mit 20™ arcsec™2 ergibt sich fiir den Wellenldngenbereich
4000 — 10 000A ca. 1-10~2 Quanten cm 2 arcsec 2 s~ ! und im V-Band ca. 1-10~3 Quan-
ten cm 2 arcsec 2 s 1.

Das resultierende Signal nach einer Integrationszeit ¢ fiir den Himmelshintergrund laf3t

sich folgendermafSen abschétzen (Buil 1991):

1 D?nt
inntergrund ~ m”Pixel Y So-t- T (7-13)
0— 25

Da sich die Leuchtdichten auf einen Raumwinkel von 1arcsec 2 beziehen, muf die
dem Objektsignal S zugehorige Flache beriicksichtigt werden. - ist die Flache eines Bil-
delements in Quadratbogensekunden und np;,,; ist die Zahl der Bildelemente, tiber die
sich das Signal erstreckt. ¢ ist die Integrationszeit. v kann auf folgende Weise berechnet
werden (Buil 1991):

_ 42545-x -y

2
F Optik

(7.14)

Dabei sind x und y die Abmessungen des Bildelements (in ym), und F die Brennweite
der Optik (F in mm).
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7.3.6.3 Nachweisgrenze und MeBgenauigkeit:

Das nach Gleichung 7.6 ermittelte Signal/Rauschverhiltnis bestimmt nun die Registrier-
barkeit und die Giite der Messung. Im Anhang werden in Tabellen die Signal /Rausch-
Verhiltniswerte fiir bestimmte scheinbare Helligkeiten fiir 6”, 8” und 10”-Instrumente,
bezogen auf bestimmte Integrationszeiten aufgefiihrt. Desweiteren wird fiir vorgege-
bene Signal/Rausch-Verhiltniswerte (10, 50 und 100) die erforderliche theoretische
Mindestintegrationszeit abgeschitzt. Dies ist vor allem fiir die Photometrie von grofser
Wichtigkeit.
Vergleicht man flichenhaft ausgedehnte Objekte, zum Beispiel Kometen, mit glei-
cher Gesamthelligkeit (fgxomet = const.), aber unterschiedlichen Ausdehnungen
(Komadurchmesser), so ergibt sich aus Gleichung 7.6 ein unterschiedliches Si-
gnal/Rauschverhiltnis. Die Zahl der fiir das Gesamtsignal relevanten Pixel rnpj,; ist
unterschiedlich und geht in den Grofsen frintergrunds OThermat noise Und in dem Ausdruck
((712{ eadout noise - MPixel) €in. Eine grofere Koma fiihrt bei gleicher Gesamthelligkeit zu ei-
nem geringeren Signal /Rausch-Verhiltnis. Die Angaben in den Tabellen beziehen sich
auf Objekte, die mit Detektionskreisen von 10, 60 und 180 Bogensekunden Durchmes-
ser aufgenommen werden miissen. Alle Pixel innerhalb dieser Detektionsflache sind
fiir das Gesamtsignal relevant.
Der Nutzen solcher Abschitzungen sei an einem Beispiel demonstriert. In einem Ar-
tikel wurde behauptet, dafs Photometrie von Sternen der 15. Groéfie mit einem Instru-
ment von 70 mm C")ffnung (70/225 mm) moglich sei. Als Integrationszeit wiirden 2 min
geniigen. Wenn in diesem Zusammenhang das Wort Photometrie verwendet wird, so
impliziert dies eine Messung in einem photometrischen System. Der Einsatz eines geeig-
neten Filters mufS also vorausgesetzt werden. Man kann nun das S/N-Verhdltnis fiir 2
min Integrationszeit nach der oben aufgefiihrten Uberschlagsrechnung abschétzen.
Fiir eine 70/225 mm-Optik (Offnungsfliche 38.5 cm?) kann nach Gleichung 7.11 das
Signal f eines Objekts der 15. GrofSe nach 120s Integrationszeit abgeschétzt werden:
1 . 7’n _
fObjekt ~ W] -10°-120 - T = 462¢

25

Dabei wird der ideale Fall angenommen, dafs der Stern der 15. Grofse auf nur ein Pixel
abgebildet wird. Die Flache (in arcsec?) eines Pixels des TC-211-Bausteins berechnet
sich nach Gleichung 7.14:
_42545-13-17
- 2252

Damit ergibt sich fiir das Hintergrundsignal:

= 185.7 arcsec?

1 5 72 r _
fHintergrund = ——gw - 1-185.7-1-10°-120- —— =858 ¢
1025 4
Nimmt man nun eine AufSentemperatur von ca. 9°C an, so kann aus den Daten der Ta-
belle 7.1 das zugehorige thermische Rauschen und das Ausleserauschen berechnet wer-
den (siehe auch Tab. 7.2). Mit ("Tﬁeudout woise = 000e™ und OThermal noise = VIp  t* Mpixer =
V125 -120 - 1 folgt fiir das S/N-Verhaltnis:

e 462
N /462 + 858 + 2 - (125 - 120 + 6002)

~
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Myis ‘ 120s 240s 360s 480s

80| 285 398 481 548
90| 124 173 208 236
10.0 51 71 86 98
11.0 21 29 35 39

Tab. 7.2 Abgeschitzte Si-
gnal/Rausch-Verhéltniswerte fur bestimmte
Integrationszeiten bei Verwendung einer 70/225

12.0 8 12 14 16 mm-Optik und einer ST-4 CCD-Kamera mit V-Filter
13.0 3 5 6 6
14.0 1 2 2 3
15.0 1 1 1 1
16.0 0 0 0 0

7.4 Astrometrie mit der CCD

Astrometrische Auswertungen von photographischen Aufnahmen zur Positionsbe-
stimmung von Objekten werden an einem Mefstisch durchgefiihrt, der die notwendi-
ge Genauigkeit zur Bestimmung der Plattenkoordinaten erlaubt. Die Astrometrie wird
ausfiihrlich in Kapitel 8 erlautert. Hier sollen nur ergdnzend die Moglichkeiten der
CCD als "Pseudo-MefStisch” disktutiert werden. Durch den rasterformigen Aufbau des
Flachendetektors mit wohldefinierter Grofse eines Rasterpunktes (Pixelgrofse) ist jede
Position auf der Aufnahme durch einen Array-Koordinatenwert P(x,y) festgelegt. Die
Abmessungen eines Pixels betragen in Bogensekunden (Buil 1991):

206184

p= (7.15)

Foptik

Dabei steht a fiir die Abmessungen eines Pixels (in ym) sowohl in x- als auch y-
Richtung. F ist die Brennweite der Optik in mm. Bildverarbeitungsprogramme erlau-
ben meist die Bestimmung der Koordinaten eines beliebigen Punktes auf der Aufnah-
me. Manche Programme geben automatisch alle Stern- bzw. Objektkoordinaten in eine
ASCII-Datei (Text-Datei) aus. Da der Ort maximaler Intensitit eines Signals auch zwi-
schen den Pixels liegen kann, geben manche Programme sogenannte centroide Positio-
nen aus. Nach der Festlegung eines quadratischen Diaphragmas (Box) um das Signal,
werden die centroiden Positionen wie folgt bestimmt (Compuscope 1993):

TSk Tkeglh »
Y () (7.16)

Hierbei sind j und k die x bzw. y-Werte innerhalb der Messbox und die g(j, k) die Pi-
xelwerte bei den Koordinaten (j, k). Sind nun neben dem Objekt unbekannter Position
einige Sterne mit bekannten Positionen auf der Aufnahme, kann mit geeigneter Koor-
dinatentransformationsprogrammen die Position des Objekts relativ zu den Positionen
der bekannten Sterne bestimmt werden. Da im allgemeinen die Detektionsflachen der
Amateurkameras sehr klein sind, ist es sehr schwierig, gentigend Sterne bekannter Po-
sition zu finden. Hier eignet sich der Guide-Star-Catalogue (GSC) mit mehr als 15 Mio.
Sternen (NASA 1992). Der GSC-Katalog wurde durch elektronisches Einscannen von
Photoplatten gewonnen und weist daher geringe Abweichungen zum FK5 auf. Die auf
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Abb. 7.15 Festlegung eines geeigneten Array-Koordinatensystems fiir Positionsbestimmungen
von Kometen

Tab.7.3 Ergebnis einer Koordinatentransformation zur Positionsbestimmung des Kometen
P/Schaumasse am 29.12.92 um 20.8870 UT mit Hilfe des FOTO-Programms von MONTEN-
BRUCK; effektive Brennweite und Abbildungsmassstab: F = 1780.90 mm; m = 115.82 " /mm

Name x/mm y/mm RA DEC Fehler

Stern00001  -0.557 -2.030 3h39™08.2° 20°59'21.0" 2.7
Stern00002 2139 -0937 338449 205800.7 1.5
Stern00003  -2.010  0.170 33918.0 2054457 04
Stern00004 2482  1.088 33840.1 2054151 14
Stern00005  -0.649 -0.848 339078 2057045 29
Schaumasse  1.010 -1.526 33854.8 2058493 -

Array-Mitte  0.000  0.000 33901.62 2055384 -

diese Weise durchgefiihrten Positionsbestimmungen von Kometen werden aber von
der IAU anerkannt.

Fiir die Positionsbestimmung von Objekten mit Eigenbewegung mufi der Zeitpunkt
der Aufnahme sehr genau bekannt sein. Die Ungenauigkeit in der Zeitmessung sollte
nicht grofer als ca. 1 Sekunde sein. Der Zeitpunkt der Aufnahme ist auf die Mitte der
Integrationszeit zu beziehen.

Die Koordinatentransformationsprogramme benotigen den Ursprung des Array-
Koordinatensystems in der Bildmitte. Zu diesem Zweck miissen die aus den Bildver-
arbeitungsprogrammen erhaltenen Array-Koordinaten mit Ursprung in einer Array-
Ecke geeignet umgewandelt werden. Je nach CCD-Array muf$ nun individuell ver-
fahren werden. Abbildung 7.15 zeigt beispielsweise ein solches Koordinatensystem,
bei dem der Nullpunkt sich zwischen den Pixeln befinden muf}, wenn das Array aus
einer geradzahligen Anzahl von Zeilen besteht. Beispiels- weise entspricht der neue
Nullpunkt P’(0,0) bei der ST-6-Kamera (375 Spalten, 242 Zeilen) im originalen Koor-
dinatensystem der Punkt P(188, 121.5). Im folgenden wird ein Beispiel fiir eine Positi-
onsbestimmung eines Kometen gegeben. Der Komet Schaumasse (1992x) wurde am
29.12.1992 um 20.8870UT von der Sternwarte Oberharmersbach aus aufgenommen
(Abbildung 7.16). Die Sterne 1 — 5 sind dem GSC-Katalog entnommen. Zur Auswer-
tung wurde das Koordinatentransformationsprogramm FOTO von MONTENBRUCK
verwendet (Montenbruck 1990). In Tabelle 7.3 ist das Ergebnis aufgefiihrt.

Wesentlich einfacher konnen astrometrische Auswertungen mit Hilfe von speziel-
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Abb.7.16 P/Schaumasse (1992x) am 29.12.1992 um 20.8870 UT, 5 min ST-6, 280/6.3/1780 mm,
M.Achternbosch, Oberharmerbach

len Programmen fiir die Astrometrie durchgefiithrt werden. Bekannte Programme
sind z. B. Astrometrica von Herbert Raab aus Linz und CCD Astronomy von John
Rogers. Diese Programme haben zudem den Vorteil, die Auswertungen automa-
tisch in einem Standardformat auszugeben, falls eine elektronische Ubermittlung (e-
mail) der Auswertungen an das Minor Planet Center angestrebt wird. Informatio-
nen zur Ubermittlung von Auswertungen und zu den Listen von bekannten Kome-
ten und Asteroiden in einem interessierenden Himmelsauschnitt konnen im Internet
(http://cfa-www.harvard.edu/cfa/mpc.html) erhalten werden.

7.5 Photometrie von Kometen

7.5.1 Vorbemerkung

Das Signal S eines Objekts ist unter gewissen Vorausetzungen direkt proportional der
zugehorigen Bestrahlungsstirke E. Aus diesem Grund kénnen Aufnahmen elektroni-
scher Flachendetektoren photometrisch ausgewertet werden. Im Gegensatz zu photo-
elektrischen Detektoren konnen mit elektronischen Flachendetektoren in Abhédngigkeit
der zur Verfiigung stehenden Detektionsfliche mehrere Objekte gleichzeitig aufgenom-
men werden. Unter Umstdnden ist dann das zu untersuchende Objekt (Target) und der
Referenzstern auf einer Aufnahme enthalten. In einem solchen Fall ist die Auswertung
nach der Methode der differentiellen Photometrie besonders einfach. Aufwendiger ist
der Fall der sogenannten Allsky-Photometrie, bei dem sich Objekt und Refernzster-
ne in unterschiedlichen Himmelsregionen befinden. Extinktionskorrekturen sind dann
unumgéanglich. Desweiteren interessieren in der Photometrie ganz bestimmte spektra-
le Ausschnitte im elektromagnetischen Spektrums. Je nach Bandbreite spricht man von
Breitband- oder Schmalbandphotometrie. Dabei sind diese spektralen Bereiche durch be-
stimmte Filter /Detektor-Systeme festgelegt. Bevor ndher auf die Kometenphotometrie
eingegangen wird, miissen zuerst die notigen photometrischen Grundlagen erldutert
werden.
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7.5.2 Grundlagen der Photometrie

Unter Photometrie versteht man die Messung (griechisch metros) von Licht (photon),
genauer von sichtbarem Licht. Die Messung von elektromagnetischer Strahlung im ge-
samten Spektrum wird dagegen Radiometrie genannt. Wichtige radiometrische Grofien
sind der Strahlungsfluf} F in Watt, die Bestrahlungstirke E in W m~2, und die Strahlungs-
dichte L in W sr~! m~2 (Manfroid et al. 1992, Henden et al. 1991). Die entsprechenden
photometrischen Grofsen LichtflufS F in Im, Beleuchtungsstiirke E in Ix und Leuchtdichte
(Fliichenhelligkeit) L in cd m~2 kénnen nur unter Beriicksichtigung der spektralen Emp-
findlichkeit des visuellen Systems aus den radiometrischen Groen gewonnen werden?
(Manfroid et al. 1992). Die Angabe der Empfindlichkeit von elektronischen Flachende-
tektoren in der Einheit Ix ist wegen der andersgearteten spektralen Empfindlichkeit
(CIE-Kurve) dieser Detektoren vollig ohne Aussagekraft. Die scheinbaren visuellen
Helligkeiten kdnnen nach Gleichung 7.17 in die zugehorigen Beleuchtungsstarken um-
gerechnet werden (Manfroid et al. 1992):

E(lx) = 107 04(mo+14) (7.17)

Die Einteilung der scheinbaren Helligkeiten der sichtbaren Sternen in sechs Grofien-
klassen geht bekanntermafSen auf Hipparch (ca. 120 v. Chr.) zuriick. Dem subjektiven
Eindruck gleicher Helligkeitsdifferenzen dieser Klasseneinteilung steht objektiv das
Weber-Fechnersche Gesetz gegeniiber. Die Empfindung (Helligkeit) ist proportional
dem Logarithmus des Reizes (Beleuchtungsstarke):

m = —25"logE+C (7.18)

Dabei wird der Faktor 2.5 zum Angleich an die antike Grofsenklasseneinteilung beno-
tigt. Die Konstante C legt den Nullpunkt fest.

Da das Auge nur relative nichtlineare Helligkeitsmessungen durchfiihren kann, hat
Pogson (1856) dies durch folgende Gesetz beschrieben:

m(1) —m(2) = —2.5"log gg; (7.19)

Die Helligkeitsdifferenz zweier Sterne ist proportional dem logarithmierten Verhaltnis
der Beleuchtungsstirken. Die fiir eine korrekte Helligkeitsbestimmung notwendigen
E, stehen allerdings nicht direkt zur Verfiigung (Henden et al. 1991), da sie sich auf au-
Beratmosphairische Beleuchtungsstiarken beziehen. Die instrumentell gemessenen Be-
leuchtungsstiarken sind im groflem MafSe vom verwendeten Teleskop, Filter, Detektor
und den atmosphérischen Bedingungen abhidngig. Die aufieratmosphérischen Beleuch-
tungsstdarken werden durch eine ganze Reihe von Einfliissen reduziert:

e die atmosphaérische Extinktion,
e die spektrale Empfindlichkeit des Detektors,
e die Absorption bzw. Streuung an optischen Oberfldchen,

e die Absorption der Filter.

21 Steradiant sr ist ein Raumwinkel. Er kann durch die Grofle der Flache gemessen werden, die er aus
einer mit dem Radius 1 um seinen Scheitel gelegten Kugel herausschneidet (Reeb 1962).
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Das instrumentell bestimmte Signal f 1463t sich durch folgende Gleichung beschreiben
(Henden et al. 1991):

£ = [ 0aer()gr()gp(ME (1)aA (7.20)

Die ¢(A) sind die spektralen Koeffizienten fiir Transmissionen und Empfindlichkeit. Sie
geben den Bruchteil der durchgelassenen bzw. registrierten Beleuchtungsstarke an. Der
Index A steht fiir Atmosphire der Erde, T fiir Teleskop, F fiir Filter und D fiir Detektor.
E* ist die aufseratmosphérische Beleuchtungsstarke. Die Bestimmung der spektralen
Transmissionskoeffizienten ist auflerordentlich schwierig und jenseits der Moglichkei-
ten der Amateurastronomie (Henden ef al. 1991). Detektoren und Filter konnen von den
Herstellern nicht absolut gleich in Bezug auf spektrale Empfindlichkeit und Transmis-
sion hergestellt werden. Als Folge werden verschiedene Beobachter trotz gleichartiger
Ausriistung zu unterschiedlichen ermittelten Beleuchtungsstiarken f gelangen.

Fafst man die instrumentellen Transmissions- bzw. Empfindlichkeitskoeffizienten for-
mal zu einem ¢pys, (A) zusammen, so ergibt sich die instrumentell gemessene Hellig-
keit m zu:

m = —25"log /0 " Pinstr. (M) ba (M E*(A)dA + C (7.21)

Nach Korrektur der atmosphérischen Lichtreduktion ist das instrumentell bestimmte
Signal f der aufieratmosphdrischen Beleuchtungsstarke proportional:

Ef=c-f° (7.22)

Dies gilt nur streng fiir monochromatische Messungen. Fiir polychromatische Messun-
gen miissen Vergleichsstern und Objekt die gleiche spektrale Energieverteilung aufwei-
sen, d.h. der gleichen Spektralklasse zugehoren. Und damit gilt:

m(1) — m(2) = —2.5"log ;8 E = —25"log jigli (7.23)

7.5.2.1 Helligkeitssysteme

Im vorherigen Abschnitt wurde angedeutet, in welchem Mafle Filter und spektrale
Empfindlichkeit die Messung der scheinbaren Helligkeit m mit beeinflussen. Je nach
den verwendeten Filtern und Detektoren ergeben sich unterschiedliche Helligkeitssys-
teme (Manfroid et al. 1992). Es existieren eine ganze Reihe verschiedener Helligkeits-
systeme. Da ist zum einen das photovisuelle System 11, mit orthochromatischer Pho-
toemulsion und einem Gelbfilter, zur photographischen Reproduktion der visuellen
Helligkeit. Zum anderen wird das photographische System 11, mit blauempfindli-
chen Photoplatten eingesetzt. Fiir photoelektische Detektoren wurde Anfang der Fiinf-
ziger Jahre das UBV-System nach Johnson-Morgan eingefiihrt. Fiir CCDs eignet sich
das UBVRI-System nach Kron-Cousins (Buil 1991). Weitere bekannte Systeme sind das
JHKLM-System im infraroten Spektralbereich, das Geneva-System und das uvby-System
nach Stromgren (Manfroid et al. 1992).

Die visuelle Helligkeit kann beschrieben werden durch:

m, = —2.5" log //\AZ Pa(A)Pauge(A)E*(A)dA +C (7.24)
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Tab.7.4 Effektive Wellenlénge und Halbwertsbreiten der UBVRI-Filter im Kron-Cousins-Sys-
tem (Buil 1991)

U B \Y R I
Aefp (nm): 360 440 550 650 800
dA (nm): 70 100 90 100 150

Man unterscheidet Breitband-Systeme mit Bandbreiten von ca. 90 — 100nm Halb-
wertsbreiten, beispielsweise das Johnson-Morgan-UBV-System, Mittelband-Systeme mit
20nm (z. B. uvby-Photometrie) und Schmal-Bandsysteme, wie das IHW-System fiir Ko-
meten mit 10nm oder weniger. Mit Schmalband-Photometrie konnen einzelne Spek-
trallinien untersucht werden.

Breitbandphotometrie mit der CCD: In der Breitbandphotometrie interessieren spek-
trale Durchlafibereiche von ca. 100 nm. Fiir die CCD ist besonders das Kron-Cousins-
System geeignet, das hier ndher erldutert werden soll. Es gleicht im B- und V- Band dem
photoelektrischen System nach Johnson. Wie in Abbildung 7.17 dargestellt, ist ein or-
ginal Johnson V-Filter fiir den Einsatz mit CCDs vollig ungeeignet (Manfroid et al. 1992).
Es handelt sich dabei um einen Langpassfilter mit maximaler Transmission um 550 nm.
Das Band wurde rechtsseitig durch die Detektorempfindlichkeit des Photomultiplier
bestimmt, die bei 650 nm kleiner 1% war.

100 - — —— .—._—-—-—l—-—‘--_—-_l:-_—_u—
: - / BIRED LEAK)
R ; :
— L ! .
507 : ]
F : —3
L U (RED LEAKT]
_l L £ 1 .p‘ - ; | . : J—_
200 300 400 500 600 700 800 900

Wellenlange [nm]

Abb. 7.17 Spektrale Durchldssigkeiten fiir UBV-Filter. Der orginal V-Filter ist ein Langpassfilter.
Man beachte bei dem U- und B-Filter die Durchlassigkeit (red leak) im Infraroten, welche beim
Einsatz einer CCD beachtet werden mufs. Mit freundlicher Genehmigung von Kluwer Acade-
mic Publishers

Die UBVRI-Bander (Kron-Cousins) werden in Tabelle 7.4 ndher charakterisiert. Das U-
Band ist fiir Amateur-CCD-Kameras wegen der erst ab 400 nm beginnenden Empfind-
lichkeit der Detektoren ohne Interesse. Die einzelnen Bander werden durch die Grofen
dj und A.¢f bestimmt. d) charakterisiert die Breite des Bandes. Es entspricht der Breite
des Bandes bei halber maximaler Intensitdt (FWHM). A.¢r wird mittlere oder effektive
Wellenldnge genannt. Sie entspricht der mittleren, nach der spektralen Empfindlichkeit
des Detektors und der Durchldssigkeit des Filters gewichteten Wellenldnge (Manfroid
et al. 1992, Schifer 1985).

)f\]z A‘PInstr. ()\) d)\
/312 (Plnstr. (A) d)\

Aeff = (7.25)
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CCD-Kameras mit unterschiedlichen spektralen Empfindlichkeiten benodtigen somit
zur Realisierung einer bestimmten effektiven Wellenldnge verschiedenartige Filter. Die
eingesetzten Filter fiir das UBVRI-System miissen den verwendeten CCD-Kameras
sehr genau angepafit werden. Fiir die im Amateurbereich tiblichen CCD-Bausteine
("frontside illuminated CCD”) mit einem spektralen Empfindlichkeitsbereich von 400 -
1000 nm und einem Empfindlichkeitsmaximum im Roten eignen sich fiir das (U)BVRI-
System z. B. folgende Filterkombinationen (Buil 1991, Landolt 1984, Bessell 1995):

I mm UG2 + 2mm S8612 + 2 mm WG295

1 mm BGI12 + 2mm BG18 + 2 mm GG385
2mm GG495 + 2mm BG18 + 1 mm WG305
3mm OG570 + 2mm KG3

3mm RG9 + 2mm WG305

mTALSEC

Transmission/rel. Empfindlichkeit

0 |
300 500 700 a00 1100

nmiA]
Abb. 7.18 Schematische Darstellung normierter Transmissionskurven der BVRI-Filter im Kron—

Cousins-System. Das I-Band wird rechtsseitig durch die spekrale Empfindlichkeit der CCD be-
timmt

Der U-Filter ist nur der Vollstindigkeit halber aufgefiihrt. Wie in Abbildung 7.17 dar-
gestellt, hat der BG12-Filter eine Durchldssigkeit im Infraroten. Aus diesem Grund be-
notigt man einen Infrarotblocker. Man setzt zu diesem Zweck ein BG18-Filter ein. Die
Weifiglaser WG 295 und WG305 haben den Sinn, fiir alle Filter-Systeme die gleiche
optische Dicke zu erzeugen, so daf3 sich bei Filterwechsel der Fokus nicht verschiebt.
Eine weitere mogliche Filterkombination fiir den TC-244-Baustein (ST-6) besteht z. B.
tiir das B-Band aus Imm GG385 + 2mm BG1 + 2mm BG39 sowie fiir das V-Band aus
2mm GG495 + 3mm BG 40 (Bessell 1995). Zu den verschiedenen Filterkombinationen
tiir das B- bzw. V-Band fiir verschiedene Blauempfindlichkeiten von CCD-Bausteinen
siehe Bessell 1995. In Abbildung 7.18 sind die Transmissionskurven der Filter darge-
stellt.

Die Bestimmung der scheinbaren Helligkeit in einem Breitband wird durch die spek-
trale Energieverteilung nach Gleichung 7.20 sehr beeinflufit. Sterne mit gleichen
Gesamtstrahlungs- stromen konnen bei unterschiedlicher Energieverteilung verschie-
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Abb.7.19 Normierte Empfindlichkeitskurven. Oberes Diagramm: Resultierende spektrale
Empfindlichkeitskurve aus V-Filter und CCD (TC-211). Mittleres Diagramm: Relative spektrale
Energieverteilungen eines O- bzw. eines M-Sterns. Diagramm unten: normierte Netto-Bestrah-
lungsstdrken. Im oberen Diagramm ist schematisch die effektive Wellenldnge (Pfeil nach oben)
angegeben. Im unteren Diagramm sind die resultierenden quasi-isophoten Wellenldngen sche-
matisch dargestellt

dene scheinbare Helligkeiten hervorrufen. Eine Grofse die diesen Sachverhalt verdeut-
licht, ist die quasi-isophote Wellenliinge Ajsopn (Manfroid et al. 1992). Sie ist definiert durch:

S22 Gatmos (AN E* (A)instr (A)AA

Az (7.26)
M ¢“tm05 (A)e* (A)q)instr ()\)d)\

isoph —

Im Gegensatz zur effektiven Wellenldnge A.fr berticksicht A5, die Energieverteilung
des Objekts. Sie entspricht quasi einer monochromatisch durchgefiihrten Messung. Un-
ter der Annahme gleicher atmosphérischen Bedingungen sollten das zu untersuchende
Objekt und der Referenzstern praktisch die gleiche quasi-isophote Wellenldnge haben.
In Abbildung 7.19 werden die unterschiedlichen Ajq,,;,-Werte fiir einen O- und einen
M-Stern im V-Band /CCD-System dargestellt.

Mittel- und Schmalbandphotometrie: Fiir den Mittel- und Schmalbandbereich miis-
sen Interferenzfilter eingesetzt werden, die sehr kostspielig sind. Interferenzfilter sind
aus vielen halbdurchldssigen, planparallelen Schichten aufgebaut und basieren auf
dem Effekt der optischen Interferenz durch Teilreflexionen an den verschiedenen
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Abb. 7.20 Schematische Darstellung von Transmissionskurven verschiedener Ordnungen eines
Interferenzfilters. T: Transmission
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Abb. 7.21 Transmissionen der Stromgren vby-Filter. T: Transmission

Schichten. Auf diese Weise entstehen Ausloschungen und Verstarkungen verschiede-
ner Ordnungen. In Abbildung 7.20 sind schematisch die Transmissionen verschiedener
Ordnungen eines Schmalband-Interferenzfilters dargestellt. Fiir den Einsatz eines In-
terferenzfilters miissen unter Umstdnden die unerwiinschten Nebenordnungen durch
weitere Filter entfernt werden. Die Halbwertsbreiten von Interferenzfilter hangen vom
Einfallswinkel der Strahlung ab; die vom Hersteller angegebenen Werte beziehen sich
auf einen parallelen Strahlengang (Kollimator). Aus diesem Grund ist das verwendbare
Offnungsverhiltnis der Optik begrenzt. Typisch ist die Verwendung von Instrumenten
mit einem Offnungsverhéltnis von f/12 und f/15 (Manfroid et al. 1992). Ein fir die CCD
interessantes photometrisches System im Mittelbandbereich stellt das Stromgren uvby-
System dar. Es ist in Abbildung 7.21 fiir die vby-Filter dargestellt. Es hat den Vorteil
praktisch ausschliefslich filterdefiniert und weniger von der spektralen Empfindlich-
keit des Detektors abhdngig zu sein (Manfroid et al. 1992). Das y-Band (”yellow”) kann
sehr gut in die Johnson- Morgan-V-Helligkeit transformiert werden.

In der Schmalbandphotometrie untersucht man im allgemeinen ganz bestimmte Emis-
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Lichtstrahl

AH sec z

Abb. 7.22 Wegstrecke eines Lichttrahls abhéngig von der Zenitdistanz

sionslinien im Spektrum eines Objektes. Wichtig sind Untersuchungen der H,- und
Hg-Linie. Fiir Kometen existiert das International-Halley-Watch-System (IHW).

7.5.2.2 Datenreduktion

Von den instrumentell bestimmten Helligkeiten kann nicht direkt auf die scheinbaren
Helligkeiten geschlossen werden. Die zum Beobachtungszeitpunkt vorhandenen at-
mosphérischen Bedingungen beinflussen die gemessene Helligkeit. Die Reduktion des
Lichtes ist abhédngig von der Schichtdicke der Atmosphére und von der Wellenldnge.
Um die erhaltenen Helligkeiten tiberhaupt miteinander vergleichen zu kénnen, mufd
eine Extinktionskorrektur durchgefiihrt werden. Ziel ist die Bestimmung der auflerat-
mospdrischen Werte der instrumentellen Helligkeiten.

Die aufseratmosphdrischen Helligkeiten sind noch nicht geeicht und miissen noch in
die wahren scheinbaren Helligkeiten umgewandelt werden. Dies geschieht durch die
Transformation der Werte in ein Standardsystem. Um den Einfluf kleiner Absorptions-
und Transmissionsunterschiede der Teleskope, Detektoren und Filter so gering wie
moglich zu halten, miissen in einem Standardsystem so viel Standardsterne wie mog-
lich verwendet werden. Im folgenden werden fiir das V-Band die Extinktionskorrektur
und die Transformation in ein Standardsystem erldutert.

Extinktionskorrektur: Die Bestrahlungsstarke wird beim Durchgang durch die Atmo-
sphére durch Absorptions- und Streuungseffekte reduziert. Die Reduktion hingt von
der Wellenldnge des Lichts und der Dicke der zu durchquerenden Atmosphire ab. Wie
in Abbildung 7.22 dargestellt, ist die Wegstrecke durch die Atmosphére bei der Zenit-
distanz z gleich AH - secz. Die GrofSe secz wird Luftmasse x genannt. Sie ist ein Mafd
fir die Dicke der Atmosphire bei der Zenitdistanz z relativ zur Dicke im Zenit AH
(Manfroid et al. 1992). Definitionsgemaf ist die Luftmasse im Zenit 1. Aus der geogra-
phischen Breite ¢ des Beobachtungsortes, dem Stundenwinkel ¢ und der Deklination &
des Objektes kann yx berechnet werden: x = 1/(sin ¢ sind + cos ¢ cos d cost) (Henden
et al. 1991). Die Gleichung x = sec z gilt nur fiir Luftmassen kleiner 3. Fiir grofiere Werte
fiir y mufl y = secz(1 — 0.0012 tan? z) verwendet werden. Die Reduktion des Lichtes
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folgt dem Bouguerschen Gesetz (Henden et al. 1991)
m =m —ky-x (7.27)

wobei k) der wellenlingenabhéngige Extinktionskoeffizient darstellt und m9 die au-
eratmosphérische Helligkeit bei der Wellenldnge A. Man bestimmt nun bei verschie-
denen Luftmassen die instrumentellen Helligkeiten des Referenzsterns und tragt diese
in einem Diagramm gegen x auf. Abbildung 7.23 zeigt den Verlauf der sich ergebenden
Bouguerschen Geraden.
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Abb. 7.23 Schematische Darstellung einer Bouguerschen Geraden

Die Geradengleichung wird durch Regressionsrechnung bestimmt, wobei die Steigung
der Geraden den Extinktionskoeffizienten k, ergibt. Unter der Vorrausetzung, dafy Re-
ferenzstern und das zu untersuchende Objekt der gleichen Spektralklasse angehoren,
konnen mit Hilfe des Extinktionskoeffizienten k, die aufleratmospharischen Helligkei-
ten bestimmt werden.

Gehoren Referenzstern und zu untersuchendes Objekt verschiedenen Spektralklassen
an, so unterscheiden sich die quasi-isophoten Wellenlangen (wegen der unterschiedli-
chen spektralen Energieverteilungen) und damit die zugehorigen Extinktionskoeffizi-
enten der beiden Objekten. k) 148t sich entwickeln in k), = k) + k(b — v). K, ist der
Extinktionskoeffizient 1. Ordnung und stellt den Extinktionskoeffizienten eines Sterns
mit dem Farbindex (b-v) = 0 dar (Henden et al. 1991). k’f wird Extinktionskoeffizient
2. Ordnung genannt und bestimmt neben (b — v) den Farbeinfluf}, wobei zu beachten
ist, dafl der gemessene Farbindex (b — v) hier eingeht! Zur Farbkorrektur mufl somit
mindestens Zweifarbenphotometrie betrieben werden. Es ergibt sich

m) = my — (ki +K{(b—0))x (7.28)

Der Extinktionskoeffizient 1. Ordnung k/ lit sich durch Messung eines frithen A-
Sternes bekannter Helligkeit bei verschiedenen Luftmassen bestimmen, da frithe A-
Sterne einen Wert fiir den Farbindex (B — V) um null haben.

Durch die Messung eines Sternpaares, dessen Farbunterschied so groff wie moglich
sein sollte, bei gleicher Luftmasse, 14f3t sich der Extinktionskoeffizient 2. Ordnung be-
stimmen. Beispielsweise ergibt sich fiir den Extinktionskoeffizient 2. Ordnung fiir das

V-Band (Buil 1991).
n  Av—AV
k, = T AG—0) (7.29)
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Dabei wird die Differenz immer in der Weise vorgenommen, daf} gilt: Stern (kurz-
wellig) minus Stern (langwellig). Die Grofien v und b bezeichnen die gemessenen in-
strumentellen Helligkeiten im V- und B-Band; V ist der zugehorige Katalogwert im
Standardsystem; (b — v) der instrumentell gemessene Farbindex. In den meisten Fillen
kann der Extinktionskoeffizient 2. Ordnung k| vernachlissigt werden, da k] ein sehr
kleiner Wert darstellt. Die Durchfiithrung einer Extinktionskorrektur 2. Ordnung ist z.
B. fiir eine genaue Bestimmung des Farbindexes (B-V) nétig.

Transformation in ein Standardsystem: Die instrumentellen aufieratmosphérischen
Helligkeiten m° miissen nun in ein Standardsystem transformiert werden. Erst dadurch
sind die Helligkeiten kalibriert und mit Ergebnissen anderer Beobachter vergleichbar.
Durch Messung von Standardsternen, deren Helligkeiten und Farben in dem photome-
trischen System wohl definiert sind, kann die Transformation vorgenommen werden.
Zu diesem Zweck werden mindestens 10 Standardsterne verschiedener Farben gemes-
sen. Die Farben und Luftmassen sollten den gleichen Bereich tiberdecken, wie die zu
untersuchenden Objekte. Nach der Extinktionskorrektur zur Ermittlung der aufSerat-
mosphdrischen instrumentellen Helligkeiten werden diese in die Transformationsglei-
chung eingesetzt. Beispielsweise lautet die Transformationsgleichung fiir die visuelle
Helligkeit (Henden et al. 1991):

VKatulog =o'+ 8(B - V)Katalog + 0o (7.30)

Dabei sind Vigta10g und (B—-1V) Katalog die bekannten, einem Katalog entnommenen
Werte. € und ( sind die Transformationskoeffizienten, die es zu bestimmen gilt. Zur
Bestimmung der Transformationskoeffizienten formt man um in Viatarog — ¥ = &(B —
V) Katalog + Co- Dies entspricht einer Geradengleichung mit ¢ als Steigung und , als
Geradenabschnitt. Der beste Geradenfit wird mit Hilfe der linearen Regression erhal-
ten. In Abbildung 7.24 ist eine solche Transformationskoeffizientenbestimmung sche-
matisch dargestellt. Fiir den Farbindex (B-V) ergibt sich eine dhnliche Transformati-
onsgleichung (B — V) katatog = #(b — 9)? + py- Diese Gleichung ist deshalb von Wich-
tigkeit, da mit ihr der (B — V)kata10q des Objekts bestimmt wird. Nur bei bekanntem
(B — V)Katalog kann mit Gleichung 7.30 Viata104 des Objekts ermittelt werden.
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Abb. 7.24 Bestimmung der Transformationskoeffizienten fiir das V-Band
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Die Transformationskoeffizienten € und p stellen zeitlich relativ konstante Werte dar.
Sie kdnnen tiiber einen langeren Beobachtungszeitraum verwendet werden. Sie werden
in der Regel nur wenige Male im Jahr gemessen. Dagegen sind die Nullpunktskonstan-
ten { in jeder Nacht neu zu bestimmen.

Die Standard- und Vergleichssterne konnen beispielsweise folgenden Katalogen ent-
nommen werden:

e UBV-Standard Field Stars, Johnson UBV Standard Clusters, North Polar Sequence
Stars (Henden, Kaitchuck 1990)

e UBVRI Photometric Standard Stars Around The Celestial Equator (Cousins-
System) (Landolt 1983)

e Astronomical Data Center: Selected Astronomical Catalogs, Vol. 1 und 2,
CDROM, u.a. mit photometrischen Datenbanken wie z. B. der Katalog zum uvby-
System (iiber 44.000 Sterne), der UBV Photoelectric Photometry Catalogue (iiber
87.000 Sterne), der Photoelectric Photometric Catalogue in the Johnson UBVRI-
System (iiber 6.800 Sterne), der Photometric Guide Star Catalogue (GSPC) u.a.m.
Viele Kataloge enthalten statt Koordinaten das Mermilliod Numerierungssystem,
mit dem das Objekt z. T. tiber die HD- oder BD-Nummer identifiziert werden
kann (Mermilliod 1978).

7.5.3 Die Beobachtungstechniken

Das Signal eines Sterns bzw Objekts wird unter Verwendung eines Diaphragmas be-
stimmt, wobei der Durchmesser so zu wéhlen ist, dafy das Signal vollstindig erfaf3t
wird. Diese Mefimethode wird Aperture-Photometrie genannt (Manfroid et al. 1992).
Das Signal ergibt sich durch Aufsummieren der Pixelwerte aller Bildelemente inner-
halb dieser Mefifliche. Bei photoelektrischen Detektoren befindet sich das Diaphrag-
ma direkt in der Fokalebene, bei Flachendetektoren wie CCDs wird ein synthetisches
“Diaphragma” nachtriaglich mit einem geeigneten Bildverarbeitungsprogramm iiber
das Objekt gelegt. Als Diaphragmen werden im allgemeinen kreisformige Mef3flichen
genommen. Die dem Amateur zur Verfiigung stehenden Bildverarbeitungsprogram-
me haben allerdings haufig nur “quadratische” Mefiflichen. Das Prinzip ist in Abbil-
dung 7.25 dargestellt.

\

Abb. 7.25 Diaphragma-Methode der Aperture-Photometrie zur Bestimmung des Signals eines
Objektes. rj4 und rp4 sind die Mef3kreisradien zur Himmelhintergrundkorrektur

Cbjelt Diaphragma

Uber das Objekt wird mit einem geeigneten Bildverarbeitungsprogramm ein Detekti-
onskreis bzw. -flache ("Diaphragma”) gelegt. Dabei wird der Radius r;4 gerade so grof3
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gewdhlt, dafs keine Signalbeitrége verloren gehen. Man erhilt nach Aufsummieren der
Pixelwerte g(x,y) innerhalb r;4 das Rohsignal f;. Im zweiten Schritt muf3 der Beitrag
des Himmelshintergrunds abgezogen werden. Zu diesem Zweck wird anschliefSend
mit einem grofleren Detektionskreis (Radius rp4) gemessen. Das Signal f3 fiir den Hin-
tergrund kann nach Gleichung 7.31 bestimmt werden. N ist die Zahl der Pixel in den
Detektionskreisen.

_ N -
fo= Yo =N (OZAg(x,y) gg(x,y)> (7.31)

Das korrigierte Signal f ergibt sich aus der Differenz fs — fg. Nach einer anderen Me-
thode 1468t man die Grofie des Diaphragmas unverdndert und mifit den Beitrag des
Himmelshintergrunds an mehreren reprasentativen Stellen in der Nadhe des Objekts.
Man errechnet nun nach Mittelwertbildung den Beitrag fp des Objektsignals.

7.5.3.1 Differentielle Photometrie

Differentielle Photometrie stellt die einfachste Methode dar, Photometrie zu betreiben.
Besonders vorteilhaft ist der Fall, wenn Objekt und Referenzstern, beide von dhnlicher
Helligkeit und gleicher Farbe, innerhalb der gleichen Aufnahme liegen. Dies ist die grof3e
Starke der CCD-Photometrie! Bei CCD-Kameras mit kleinen Detektionsflachen ist im
allgemeinen der Luftmassenunterschied von Objekten innerhalb der Aufnahme so ge-
ring, daf$ auf eine Extinktionskorrektur verzichtet werden kann. Sind Objekt und Re-
ferenzstern soweit voneinander entfernt, so dafs sie nicht innerhalb einer Aufnahmen
liegen, sollte eine Extinktionskorrektur durchgefiihrt werden. Auf den Helligkeitsun-
terschied zum Referenzstern kann nach der Pogsonschen Gleichung (Glg. 7.19) direkt
geschlossen werden.

Man beachte, daf8 mit dieser Methode nur Helligkeitsdifferenzen erhalten werden kon-
nen, die aber von hoher Genauigkeit (bis 0.01™) sein konnen. Die Methode eignet sich
besonders fiir die Uberwachung von Veranderlichen oder fiir die Bestimmung von
Planetoiden-Lichtkurven. Ihr Vorteil ist die schnelle, unkomplizierte Helligkeitsbestim-
mung ohne Extinktionskorrektur, bei der oft auf eine Transformation in ein Standard-
system verzichtet werden kann.

Man kann die scheinbare Helligkeit am besten tiber die Nullpunktskonstante { gemaf3
Gleichung 7.32 ermitteln (Buil 1991).

¢= MReferenz + 2.5" 10g(fs - fB)Referenz (7.32)

Hier sind fs und fp die instrumentellen Signale fiir Referenzstern bzw. Hintergrund.
Fiir die gesuchte Helligkeit des Objekts gilt dann:

Mopjekt = —2.5" 10g(fs — fB)objert + ¢ (7.33)

Bei dieser Methode ist die Genauigkeit allerdings eingeschrédnkt, da nur ein Referenz-
stern verwendet wird. Genauere Ergebnisse lassen sich nur mit Hilfe der Transformati-
on der instrumentellen Helligkeiten in das Standardsystem erzielen.
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7.5.3.2 Alisky-Photometrie

Die differentielle Photometrie hat den Nachteil, dafs sie nur Helligkeitsdifferenzen be-
stimmen kann. Die tatsdchlichen Helligkeiten von Objekten konnen nur mit der Allsky-
Photometrie erhalten werden. Die Methode wird vor allem dann angewendet, wenn in
der direkten Nahe des Objekts keine Vergleichssterne vorhanden sind. Die Helligkeit
des Objekts wird mit Hilfe von Standardsternen bestimmt. Zu diesem Zweck werden
Objekt und Standardsterne beliebiger Farbe z. B. im V- und B-Band gemessen.

Die erhaltenen instruementellen Helligkeiten miissen, wie in Abschnitt 7.5.2.2 erldutert,
einer Extinktionskorrektur unterzogen werden. Die konventionelle Methode, einen Re-
ferenzstern tiber verschiedene Luftmassen- Werte hinweg im V- und B-Band zur Auf-
stellung von Bouguerschen Geraden zu messen, ist zeitaufwendig. Sie birgt die Gefahr
in sich, daf$ sich die atmospérischen Bedingungen wéahrend der Messungen dndern.
Eine schnellere Methode ist die Messung von mehreren frithen A-Sternen, deren Luft-
massenunterschied sich tiber einen grofieren Bereich erstreckt (Axy > 2). Der Extink-
tionskoeffizient k], ergibt sich dann aus der Transformationsgleichung 7.30 (Henden
et al. 1991):

VKatalog = U — ky/chi+¢(B — V)Katalog + o (7.34)

Da ”(B — V)Katalog fur frithe A-Sterne vernachlédssigbar klein ist, ergibt sich aus Glei-
chung 7.34 Viapaiog — 0 = Go — k,/chi. Tragt man nun Viatalog — V gegen die Luftmasse
X auf, so erhélt man nach Regressionsrechnung eine Gerade mit k/, als Steigung.
Wesentlich einfacher ist die Bestimmung des Extinktionskoeffizienten k|, wenn die
Transformationskoeffizienten bekannt sind. Es werden hierzu 5-10 Standardsterne be-
liebiger Farbe bei verschiedenen Luftmassen gemessen. Tragt man nach Gleichung 7.34
nun Vigpalog — V — ”(B — V)Katalog gegen x auf, so erhdlt man auch hier nach Regressi-
onsrechnung eine Gerade, deren Steigung k;, ist.

Die Transformation des Objekts in das Standardsystem geschieht gemadss Ab-
schnitt 7.5.2.2.

7.5.4 Kometenphotometrie in der Praxis

Bei der Photometrie von Kometen wird unterschieden zwischen dem Reflexions- und
dem Emissionsanteil. Da das Reflexionsspektrum dem der Sonne (Spektralklasse G2)
entspricht, dem. eignet sich fiir sonnenferne Kometen die Breitband-Photometrie fiir
die Helligkeitsbestimmungen.

In Sonnenndhe tiiberlagert sich dem Kontinuumspektrum das Emissionsspektrum an-
geregter Molekiile. Hier interessieren schmalbandige Bereiche im Spektum des Ko-
meten. 1985 legte die Internationale Astronomische Union das International-Halley-
Watch-Filtersystem fiir Kometen (IHW) fest (Manfroid et al. 1992). Es besteht aus sie-
ben schmalbandigen Bereichen um Emmissionslinien bestimmter angeregter Molekiile
aber auch innerhalb des Kontinuums. In Abbildung 7.26 ist das Spektrum des Kometen
Kohoutek zusammen mit den Positionen der Bander dargestellt (Manfroid et al. 1992).
Die einzelnen Bander sind in Tabelle 7.5 ndher charakterisiert.
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Abb. 7.26 Spektrum des Kometen Kohoutek und die Bander des IHW-Systems. Mit freundlicher
Genehmigung von Kluwer Academic Publishers.

Tab. 7.5 Definition der IHW-Bander

Band Ap/nm  AA/nm
CN 387 5

Cs 406 7

CO™ 426 6.5
Kontinuum 465 8
Kontinuum 485 6.5

@) 514 9
Kontinuum 684 9

H,O" 700 17.5

Bei der Photometrie im IHW-System wird die absolute Fluf3-Kalibrierung innerhalb der
Emissionsbdndern mit speziellen Standardsternen, gewdhnlich B-Sternen, vorgenom-
men (Manfroid et al. 1992, A’Hearn 1983) Standardssterne fiir die Kometenphotometrie
gibt Osborn (1990) an. Fiir das Kontinuum werden G-Sterne verwendet. Zur Datenre-
duktion siehe A'Hearn 1983. Allgemein werden in der Schmalbandphotometrie hohere
Anforderungen an die Elektronik der CCD-Kameras gestellt, da der Beitrag des Him-
melshintergrunds zuriicktritt und der Untergrund, vor allem im blauen Spektralbereich
im wesentlichen durch das instrumentell bedingte Rauschen bestimmt wird.

Im Vergleich zur Stellarphotometrie ergeben sich bei der Kometenphotometrie einige
Besonderheiten. Die Mefigenauigkeit ist im Gegensatz zur Stellarphotometrie weni-
ger von der Detektormefsgenauigkeit abhidngig (Manfroid et al. 1992). Sie wird mehr
durch die schwierige Extinktionskorrektur infolge der Horizontndhe vieler Kometen
bestimmt, sowie Storungen der Dammerung. Desweiteren ist bei grofien Kometen die
Himmelshintergrundkorrektur schwieriger und es miissen — bedingt durch die FEi-
genbewegung — laufend die Standardsterne gewechselt werden. Schliefilich hangt die
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Helligkeitsbestimmung von der gewéhlten Diaphragmagrofie bei Durchfithrung der
Aperture-Photometrie ab.

Bei Kometen interessieren die Kernhelligkeit, die Helligkeit der Koma und die Gesamt-
helligkeit einschliefflich Schweif. Zur Messung der Gesamthelligkeit fehlen im allge-
meinen die nétigen Bildverarbeitungsprogramme. So sollte die genaue Kontur des Ko-
meten in Form von Isolinien dargestellt werden konnen um die relevante Flache fiir
die Auswertung bestimmen zu konnen. Solche Auswertungsmoglichkeiten sind bis-
lang nur in der professionellen Astronomie moglich. Fiir Details zur Photometrie von
Kometen siehe A’'Hearn (1983).

Kern- und Komahelligkeiten konnen im Mittel- und Breitbandbereich (z. B. Kron-
Cousins-System) bestimmt werden. Hier ergibt sich das Problem der richtigen syn-
thetischen Diaphragmagrofie. Mit Hilfe zweidimensionaler Schnitte konnen die Gren-
zen der dufieren Koma gegeniiber dem Himmelhintergrund wie in Abbildung 7.27
dargestellt, bestimmt werden. Man kann auch die Grofie des Diaphragmas variieren
und den Einflufs auf das Gesamtsignal untersuchen. Bei der Veroffentlichung der Er-
gebnisse ist immer die zugehorige Diaphragmagrofie anzugeben. Fiir die Aperture-
Photometrie konnen die meisten Bildverarbeitungsprogramme nur ”quadratische”
Diaphragmen mit kleinem Durchmesser erzeugen. Es existieren aber seit 1994 Bild-
verarbeitungsprogramme bzw. photometrische Reduktionsprogramme, die fiir die
Aperture-Photometrie geeignet sind, z. B. das Programm CCDIR von Unified Sofware
Systems. In Abbildung 7.28 ist ein 40 x 40 Pixel-Diaphragma tiber den Kometen Muel-
ler (1993a) gelegt.
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Abb.7.27 Festlegung der Diaphragmagrofse Abb.7.28 Synthetisches 40 x 40-Pixel-Dia-
mit Hilfe eines xz-Querschnitt-Plots (Imagi- phragma tiber dem Kometen Mueller (1993a)
ne-32) (Imagine-32)

Der Beitrag zur Komahelligkeit der “Hintergrundssterne” in der dufleren Koma ausge-
dehnter Kometen mufs beriicksichtigt werden. Sie miissen vom Gesamtsignal abgezo-
gen werden. Abbildung 7.29 zeigt mehrere Sterne in der dufSeren Koma des Kometen
Mueller (1993a) am 19. November 1993 um 19h 57m UT. Beispielsweise wiirden die 15
Sterne zusammen einen Helligkeitsbeitrag von 0.2™ liefern, bezogen auf das Signal in-
nerhalb eines 45 x 45-Diaphragmas.
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=15 Abb.7.29 Hintergrundssterne in der Koma.
o - Der Kontrast wurde so gewéhlt, dafs die Ster-
ne zu sehen sind

Desweiteren hingt das Ergebnis neben der Diaphragmagrofie vom Signal/Rausch-
Verhiltnis ab. Das gewiinschte Signal /Rausch-Verhéltnis ist durch die Integrationszeit
bestimmt. Welche Kometen einer bestimmten Helligkeit iiberhaupt bei vorgegebener
instrumentellen Ausriistung untersucht werden konnen, ist den Tabellen im Anhang
zu entnehmen, welche die Mindestintegrationszeiten fiir bestimmte S/N-Werte ange-
ben. Steht ein Stern bekannter Helligkeit und Farbe in unmittelbarer Nachbarschaft
zum Kometen, kann mit geringem Aufwand differentielle Photometrie betrieben werden.
In diesem Zusammenhang wird auf Abschnitt 7.5.3.1 verwiesen.

In der Regel ist es sehr schwierig, einen Referenzstern bekannter Helligkeit und Farbe
in der Aufnahme zu erhalten. Die von Amateuren oft benutzten Kataloge, wie AGKS3,
SAO und PPM etc. sind in ihren Helligkeitsangaben zu ungenau und auch sehr feh-
lerhaft. Zudem erschweren die kleinen Detektionsflichen die Moglichkeit, einen geeig-
neten Referenzstern zu finden. Der Guide Star Catalogue (GSC) mit mehr als 15Mio.
Sternen bis zur 15. Grofie hat einen mittleren photometrischen Fehler von +0.4™; bei
10 Prozent der Sterne ist der Fehler sogar noch wesentlich grofler. Auflerdem ist der
Spektraltyp nicht angegeben.

Wesentlich geeigneter ist der Guide Star Photometric Catalogue(GSPC), mit dem der GSC-
Gesamtkatalog photometrisch kallibriert wurde (Lasker 1988). Dabei handelt es sich
um 1477 BV-photoelektrisch bestimmte Felder mit ca. 0.5° Kantenldnge mit einem Hel-
ligkeitsbereich von 9 — 15™. Diese 1477 Felder stehen relativ dicht und sind in der De-
klination alle 5° anzutreffen. Es besteht somit oft eine Chance eines der Felder mit auf
der Aufnahme zu haben. Die mittlere photometrische Genauigkeit ist 0.05™. Fiir die Be-
stimmung der Komabhelligkeit von Kometen im V-Breitband-System ist dieser Katalog
durchaus geeignet.

Die wichtigsten Punkte zur Vorgehensweise bei der Photometrie von Kometen werden
hier nochmals zusammengefafst:

e Die Auswahl geeigneter G-Standardsterne vor der Beobachtung. Dabei sollten die
Luftmassen-Werte fiir die vorgesehene Beobachtungszeit abgeschédtzt werden.

e Die Methode auswihlen: Differentielle Photometrie, wenn Standardstern(e) in
gleicher Aufnahme wie der Komet erwartet wird oder Allsky-Photometrie; dabei
mindestens 10 Standardsterne auswiahlen und messen. Diese sollten im gleichen
Luftmassenbereich wie der Komet liegen. Fiir die Extinktionskorrektur sollten 2
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Sterne einen Luftmassenunterschied Ay > 2 haben.

e Die gewiinschte Mefigenauigkeit und damit Mindestintegrationszeit abschatzen.
Am besten eine Serie von Aufnahmen durchfiihren. Eventuell sollte bei der Aus-
wertung eine Kompositbildung zur Verbesserung des S/N-Verhiltnisses durch-
gefiihrt werden. Bei differentieller Photometrie muf3 das Referenzstern-Signal be-
achtet werden; Das Signal sollte maximal Dreiviertel des Sattigungswertes auf-
weisen.

e Die bias-, Dunkel- und Flatfieldaufnahmen durchfiihren. Es empfiehlt sich, je-
weils mehrere Aufnahmen aufzunehmen und zu mitteln.

Die Auswertung:

e Festlegung der optimalen Diaphragmagrofle fiir den Kometen; dabei den Einfluf3
der Diaphragmagrofie auf das Gesamtsignal beachten. Eventuell mufs eine “Hin-
tergrundskorrektur” durchgefiihrt werden: die Signale der Sterne in der dufSeren
Koma miissen bestimmt und vom Gesamtsignal abgezogen werden.

e Die Signalwerte der Referenzsterne bestimmen.

e Die instrumentellen Helligkeiten aus den Signal-Werten errechnen (m =
—2.5"1og f).

e AbschliefSend erfolgt die Datenreduktion; hierbei kann wie in Abschnitt 7.5.2.2
erldutert, vorgegangen werden.

Bei Veroffentlichung des Ergebnisses sollten immer die Methode (differentielle bzw.
Allsky-Photometrie, Angabe der Extinktions- und Transformationskoeffizienten), die
verwendeten Filter und Standardsterne sowie die Grofie des Diaphragmas mit angege-
ben werden.

7.6 Grundziige der Bildverarbeitung

Der A/D-Wandler transformiert die analogen Signale, welche pro Bildelement die Bild-
information darstellen, in digitale Werte (ADUs). Der Rechner weist dann den digita-
len Werten Grau- bzw. Farbstufen zu. Die Zahl der moglichen Graustufen bzw. Farben
werden zum einen durch die Dynamik des A/D-Wandler bestimmt. So kann ein 8 bit-
A/D-Wandler 28 = 256 Graustufen erzeugen. Im Vergleich dazu differenziert ein 12
bit-A/D-Wandler theoretisch schon 2!2 = 4096 Graustufen. Selten geht der interessie-
rende Helligkeitsumfang in einer Aufnahme iiber den gesamten darstellbaren Grau-
stufenbereich. In vielen Fillen haben lichtschwache Details astronomischer Objekte ge-
geniiber dem Himmelshintergrund nur gering hohere Pixelwerte. Dies hat eine starke
Auswirkung auf die Visualisierungsmoglichkeit der Objekte. Mit einer 8 bit-Dynamik
konnen diese nur unzureichend dargestellt werden. Ein Graustufenunterschied beim 8
bit-Datenformat entspricht 16 verschiedenen Graustufen bei 12 bit bzw. 256 theoretisch
differenzierbaren Abstufungen bei 16 bit. Details mit geringem Kontrastunterschied
konnen hier also wesentlich besser dargestellt werden.

Zum anderen hingt die Zahl der darstellbaren moglichen Graustufen vom Bildverar-
beitungsprogramm und der Hardware ab. Hier bestehen zum Teil grofie Unterschiede.
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Eine VGA-Karte kann im Auflésungsmodus 32 x 200 256 Farben bzw. 64 Graustufen
darstellen; mit 64 x 480 Bildpunkten dagegen nur 16 Farben. Als Folge kdnnen beim
Einsatz einer ST-6 Kamera mit 375 x 242 Bildpunkten bei der Auflosung 320 x 200 nur
ca. 90% des Bildes abgebildet werden. Da die Detektoren sehr kleine Abbildungsfla-
chen haben, ist ein Bild mit der Auflésung 640 x 480-Bildpunkten auf dem Bildschirm
sehr klein. Um ein grofiformatiges Bild auf dem Bildschirm zu erzeugen, werden bei
vielen Bildverarbeitungsprogrammen niedrigere Aufldsungen benutzt. Die Bilder se-
hen dadurch sehr digital aus. Ein gutes Bildverarbeitungsprogramm sollte daher eine
SuperVGA-Karte unterstiitzen, die 256 Farben bei Auflosungen zwischen 640 x 480 bis
1024 x 768 Pixel darstellen kann. Noch mehr Farben kénnen nur sehr teure Grafikar-
ten mit speziellen Bildverarbeitungsprogrammen darstellen. In der Praxis konnen also
nicht alle theoretisch moglichen Graustufen visualisiert werden.

Ein weiteres Problem der 8-bit Bilder stellen die statistischen Effekte dar. Haben bei-
spielsweise die schwachen Details eines Objekts Pixelwerte, die sich gegeniiber den
Werten des Himmelshintergrunds nur um 1 — 2 ADUs unterscheiden, kann ein Pixel
aufgrund statistischer Schwankungen zufillig den Himmelhindergrundswert haben,
das benachbarte Bildelement aber den hoheren Wert. Als Folge sehen schwache Details
nahe dem Hintergrund sehr verrauscht aus. Man kann durch Aufaddieren mehrerer
Aufnahmen diesen Effekt mindern. Da jede Aufnahme ihre individuellen Schwankun-
gen hat, mitteln sich diese Effekte aus. Zudem kann das S/N-Verhaltnis durch Kompo-
sitbildung verbessert werden. Wie in Abschnitt 7.3.6.1 erldutert, ist das S/N-Verhéltnis
proportional der Wurzel aus dem Signal. Bei Addition von 4 Aufnahmen gleicher In-
tegrationszeit verdoppelt sich damit das S/N-Verhiltnis. Die digitalen Werte (ADUs)
konnen als Zahlenwerte mathematisch manipuliert werden. Um solche Zahlenmani-
pulationen erfolgreich durchfiihren zu kénnen, miissen folgende Punkte beachtet wer-
den:

¢ wie im Falle einer photographischen Aufnahme mufs eine CCD-Aufnahme genii-
gend lang belichtet werden. Die Graustufen-Dynamik in der Aufnahme sollte so
grofs wie moglich sein. Kurzbelichtete Aufnahmen sind fiir viele Verarbeitungs-
Algorithmen véllig unbrauchbar.

e Die Aufnahmen sollten optimal bereinigt sein: Dunkelaufnahmen-, Bias- und
Flatfield-Korrekturen miissen exakt durchgefiihrt werden (Berry 1994). Bei CCD-
Kameras, mit denen direkt keine Bias-Aufnahmen erhalten werden konnen, be-
hilft man sich auf folgende Weise: Man erzeugt bei der gleichen Temperatur zwei
Dunkelaufnahmen D; und D;, wobei D; die doppelte Integrationszeit von D,
hat: t, = 2t;. Es gilt: D1 = B + I;t; und D, = B + I4tp. Hierbei ist B der Bia-
santeil und Ip der Dunkelstrom. Multipliziert man nun die D;-Aufnahme mit
einem Faktor 2 (2D = 2B + 2I;t1), so erhdlt man aus der Differenz 2D1 — D,
den Biasanteil (Newberry 1995). Abbildung 7.30 verdeutlicht in einer Aufnah-
mensequenz die Korrektur. Nur einwandfrei bereinigte Aufnahmen eignen sich
fiir viele Verarbeitungsfunktionen wie Scharfen, unscharfe Maske etc.. Bei diesen
Funktionen werden kleine Signale stark angehoben inklusive der Storsignale. In
solchen Aufnahmen konnen Artefakte von wirklich vorhandenen Details nicht
mehr unterschieden werden.

Ist die Dunkelaufnahmenkorrektur der Rohaufnahme R(x,y) aufgrund von Tempera-
turschwankungen nicht befriedigend, so kann mit Hilfe einer Serie von Dunkelaufnah-
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Flatfield

Abb. 7.30 Korrektur einer Rohaufnah-
me. Aufnahmeabfolge, bestehend aus
Rohaufnahme, Dunkelaufnahme glei-
cher Integrationszeit, Bias-Aufnahme
und Flatfieldaufnahme

men und der Bias-Aufnahme B(x, y) eine verbesserte Korrektur vorgenommen werden.
Durch Aufsummieren aller # Dunkelaufnahmen erhilt man M(x,y). Die korrigierte
Aufnahme K(x, y) bestimmt man nach folgender Gleichung (Buil 1991):

K(x,y) = (R(x,y) = B(x,y)) — (M(x,y) —n-B(x,y)) - k (7.35)

Der Parameter k wird {iber die Varianz ¢? der Intensitdten in einem Meffenster von
beispielsweise 30 x 30 Pixel bestimmt.

Im folgenden sollen kurz die wesentlichsten Bildverarbeitungsmoglichkeiten erldutert
werden.

Skalieren: Beim Skalieren werden aus den Orginalwerten ein unterer und ein obe-
rer Pixelwert festgelegt, zwischen denen dann die Graustufen verteilt werden. Alle
Pixelwerte unterhalb des ersten Schwellenwertes werden somit ganz schwarz darge-
stellt und alle Pixelwerte oberhalb des zweiten Wertes rein weifi. Fiir die Verteilung der
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Graustufen existieren verschiedene Moglichkeiten. Die wichtigsten Skalierungsarten
sind lineares und logarithmisches Skalieren. In Abbildung 7.31 ist das lineare Scaling
verdeutlicht. Ublicherweise wird der untere Wert so gewéhlt, da8 der Himmelshinter-
grund dunkelgrau auf dem Bildschirm erscheint. Ein Histogramm hilft die Grenzwerte
festzulegen. Die Differenz zwischen den beiden Grenzwerten legt nun den Kontrast der
Aufnahme fest. Je steiler die Gerade in Abbildung 7.31, desto grofier der Kontrast (Ber-
ry 1994). Lineares Skalieren kann je nach Helligkeitsumfang lichtschwache und helle

=

nede Pixelwerte

N\

9 alte Pixelwertie 40890

Abb. 7.31 Lineares Skalieren

Details nicht gleichzeitig darstellen. So werden helle Details, wie Kernregionen von Ku-
gelsternhaufen strukturlos weifs dargestellt, sofern schwéchere Details wie die Randbe-
reiche sichtbar gemacht werden sollen. Umgekehrt verschwinden die Spiralarme oder
Kometenschweife, sofern man Galaxienkerne oder die innere Koma sichtbar machen
mochte. In diesem Fall eignet sich das nichtlineare Skalieren. Die Pixelwerte werden
durch eine mathematische Funktion wie Potenzieren und Logarithmieren manipuliert.
Durch diese Transformation konnen je nach Funktion die schwachen Pixelwerte mehr
oder weniger stark angehoben werden. Abbildung 7.32 verdeutlicht das Logarithmie-
ren. Man erkennt, dafs schwichere Pixelwerte wesentlich stirker als hohere Pixelwerte
angehoben werden. Durch Logarithmieren hebt man schwache Signale drastisch an.

4096 4096

rele Pixelwerte
reue Pixelwerte

0
0 alte Pixelwerte 4035 alte Pixelwerte 4056

Abb. 7.32 Logarithmisches Skalieren Abb.7.33 Skalieren mit Potenzgesetzen; Ex-
ponent p = 0.5

Mit Potenzgleichungen mit dem Exponenten p kleiner 1 werden schwache Pixelwer-
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te weniger stark verstdrkt. Dies wird in Abbildung 7.33 verdeutlicht. Abbildung 7.35
zeigt eine Aufnahmen des Kugelsternhaufens M13, bei der die Pixelwerte mit p = 0.5
potenziert wurden. Sowohl an den Rédndern als auch im Kern sind Sterne sichbar.

Abb.7.34 M13, C 11, £/6.3, 20 s Integrations- ~ Abb.7.35 Gleiche Aufnahme wie Abbil-
zeit; Lineares Skalieren. dung 7.34 jedoch potenziertes Skalieren mit

Exponent 0.5.

Maskentechnik (Convolution): Mit Hilfe von Masken konnen die Aufnahmen stark
verdndert werden. Sie dienen beispielsweise als Hochpass- oder Tiefpassfilter zum
Schédrfen und Glitten (Buil 1991). Bei Planetenaufnahmen, die im allgemeinen grofse
Aquivalentbrennweiten erfordern und somit stark durch die Luftunruhe beeinflufit
werden, konnen die Aufnahmen geschérft werden. Andererseits ist es manchmal wiin-
schenswert, zur Verminderung des Rauschens die Aufnahme zu glitten. Ein wichtige
Prozedur mit Hilfe von Masken stellt die unscharfe Maske dar, mit der schwache Details
verstarkt werden konnen.

Bei der Maskentechnik werden die Pixelwerte durch benachbarte Pixelwerte neu ge-
wichtet (Buil 1991). Die Art der Gewichtung wird mit Hilfe einer vorgegebenen Maske
gesteuert. Wieviele Pixel in der ndheren Umgebung bei der Gewichtung mit eingehen,
wird durch die Grofle der Masken bestimmt. Man verwendet 3 x 3-,5 x 5-, 7 x 7- und
grofiere Masken. Die Masken sind andererseits auch Koeffizientenmatrizen. Der Punkt
in der Mitte der Maske P(x,y) wird neu berechnet. Abbildung 7.36 zeigt einen Aus-
schnitt aus dem Zahlenarray, tiber das am Punkt P(x,y) eine 3 x 3-Matrix gelegt ist.
Die Koeffizienten der Matrix bestimmen nun nach Gleichung x den neuen Pixelwert
von P(x,y). Die Maske wandert wihrend der Prozedur von Koordinate zu Koordinate
tiber das gesamte Bild. Dabei wird die Konstante im Nenner so gewéhlt, dass das verar-
beitete Bild im dhnlichen Graustufenbereich liegt, wie die urspriingliche Aufnahme. In
vielen Fallen entspricht die Konstante dem Summenwert der Koeffizienten der Matrix.
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Py
B8 K54 (42 A1 AZ| AR
3344 23 Ad| AL | AB
54| 57 24 AT| AB| AD
Maske
Pixehaert

Abb.7.36 P, = Al1-66+A2-54+A3-43+ A4- 33;(&-(;;\5 ii?—AG 234+ A7-54+A8-574+A9-34 Gew1chtung eines Pi-

xelwertes einer Koordinate P(x,y) durch die benachbarten Pixelwerte innerhalb einer Maske
und durch eine Koeffizientenmatrix

Eine Glattung entspricht einer Mittelwertbildung aller in der Maske relevanten Pixel-
werte. Die zugehorige Koeffizientenmatrix einer 3 x 3-Maske lautet:

11111
11111
11111

Um die Pixelwerte der resultierenden Aufnahme im gleichen Graustufenbereich wie
die urspriingliche Aufnahme zu halten, wird ein Divisor von 9 gewdhlt. Die Grofse
der Maske bestimmt das Ausmaf3 der Glattung. Bei der Scharfung wird mit negativen
Koeffizienten gearbeitet. Die Matrix kann beispielsweise folgendermafien aussehen:

A-1]1
191
111

Abb.7.37 Krater Kopernikus mit C8, £/10, 0.02 s Integrationszeit; links: Orginalaufnahme,
rechts: gescharfte Aufnahme.

Eine der wichtigsten Anwendungen der Maskentechnik ist die unscharfe Maske. Die-
se Technik ist neben der Schirfung eine weitere Moglichkeit der Kontraststeigerung
(Berry 1994). Kleine schwache Details werden angehoben, wahrend grofie Signale im
wesentlichen unverdndert bleiben. Erzeugt man synthetisch, wie oben erldutert, eine
unscharfe Aufnahme (unscharfe Maske), so werden kleine schwache Signale entfernt,
wihrend grofie, ausgedehntere Signale praktisch unbeeinflufit bleiben. Multipliziert
man beispielsweise das Orginal mit einem Faktor 4 und die erzeugte unscharfe Maske
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mit dem Faktor 3, so erhilt man nach Subtraktion eine Aufnahme, welche die schwa-
chen Details wesentlich kontrastreicher wiedergibt. Abbildung 7.38 zeigt das Ergebnis
einer solche Prozedur, bei der mit Hilfe der unscharfen Maske Details in den Spiralar-
men von M 51 besser sichtbar werden.

Abb.7.38 M51, C11, £/6.3, 5 min Integrationszeit, Beispiel einer Bildverarbeitung mit Hilfe einer
unscharfen Maske. Links: Orginal; rechts unscharfe Maske.
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Tabellen

Die Tabellen enthalten abgeschitzte Signal/Rauschverhiltnisse fiir Objekte mit 10,
60 und 180 Bogensekunden Durchmesser fiir Teleskope mit 150, 200 und 250
mm Offnung, alle f/6. Desweiteren werden die Integrationszeiten fiir bestimm-
te Signal/Rauschverhidltnisse abgeschétzt. Die Berechnungen beziehen sich auf ein
Sternsignal der 0.Grofle mit ca. 5700000 Quanten/cm? s (filterlos) bzw. 1000000
Quanten/cm? s. Die Leuchtdichte des Himmelshintergrunds wird zu 18™/cm? s
arcsec? angenommen. Die Reduktion der Signale beruht auf folgende Groen: Atmo-
sphédrischer Extinktionskoeffizient k = 0.2, Luftmasse xy = 1.41, optischer Transmissi-
onsfaktor T = 0.75, Filtertransmissionskoeffizient T = 1 (filterlos) bzw. T = 0.49 (V-
Band) und ein mittlerer Quantenausbeutefaktor Q = 0.37 (filterlos) bzw. 0.42. Daraus
resultieren ca. 1000000 erzeugte Photoelektronen/cm? s in einer ST-4 Kamera, filter-
los “gemessen”, bzw. fiir das V-Band 100 000 Photoelektronen/ cm? s. Der Dunkelstrom
der ST-4 betrdgt bei einer Umgebungstemperatur von 10°C etwa 125 e~ /Pixel/s; das
Rauschen der Elektronik 600 e~ /Pixel/ Ausleseprozedur.

Tab.7.7 Abgeschitzte Signal/Rausch-Ver-

Tab.7.6  Abgeschitzte Signal/Rausch-Ver-  hijtniswerte fiir 200/ 1260mm-Optik mit
héltniswerte fiir 150/900mm-, 200/1260mm-  gT4 CCD-Kamera ohne FEilter fiir 60s In-

und 250/1500mm-Optiken mit ST-4 CCD-Ka-  tegrationszeit; * ungefilterte scheinbare
mera ohne Filter fiir 60 s Integrationszeit; *: ”CCD-Helligkeit”
ungefilterte scheinbare ”"CCD-Helligkeit”

Ob;. P=10" O=60" ©=180" Obj. P=10" @=60" ©@=180"
8.0m* 1997 503 170 8.0m* 2641 658 223
9.0m 985 202 68 9.0m 1296 265 89
10.0™ 442 81 27 10.0™ 579 106 35
11.0m 186 32 11 11.0m 244 42 14
12.0m 76 13 4 12.0m 99 17 6
13.0m 31 5 2 13.0m 40 7 2
14.0™ 12 2 1 14.0™ 16 3 1
15.0™ 5 1 0 15.0™m 6 1 0
16.0m 2 0 0 16.0™ 3 0 0
17.0m 1 0 0 17.0™m 1 0 0
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Tab.7.8 Abgeschitzte Si-  Tab.7.9 Abgeschitzte Si-
gnal/Rausch-Verhaltniswerte fiir gnal/Rausch-Verhiltniswerte fur

250/1500mm-Optik mit ST-4 CCD-Ka-
mera ohneFilter fiir 60s Integrationszeit; *:
ungefilterte scheinbare ”"CCD-Helligkeit”

Obj. 0=10" ©@=60" @=180"
8.0m * 3301 822 279
9.0m 1620 331 111
10.0™m 724 132 44
11.0m 305 53 18
12.0™m 124 21 7
13.0™m 50 8 3
14.0™ 20 3 1
15.0m 8 1 0
16.0™m 3 1 0
17.0™m 1 0 0
Tab.7.10 Abgeschitzte Si-
gnal/Rausch-Verhéltniswerte fir

200/1260mm-Optik mit ST-4 CCD-Kamera
mit V-Filter fiir 60 s Integrationszeit; in Klam-
mern: Komposit aus vier 60 s-Aufnahmen;*:
”scheinbare V-Helligkeit”

150/900mm-Optik mit ST-4 CCD-Kame-
ra mit V-Filter fiir 60 s Integrationszeit; in
Klammern: Komposit aus vier 60 s-Aufnah-
men;*: “scheinbare V-Helligkeit”

Ob;j. 0=10" @=60" ©@=180"
8.0m* 290 (564) 51 (100) 17 (33)
9.0m 120 (233) 20 (40) 7 (13)
10.0m 48 (94) 8 (16) 3(5)
11.0m 19 (38) 3(6) 12
12.0m 8 (15) 1(3) 0 (1)
13.0m 3(6) 1(1) 0
14.0m 1(2) 0 0
15.0m 0(1) 0 0
Tab.7.11 Abgeschitzte Si-
gnal/Rausch-Verhiltniswerte fur
250/1500mm-Optik mit ST-4 CCD-Ka-

mera mit V-Filter fiir 60 s Integrationszeit; in
Klammern: Komposit aus vier 60 s-Aufnah-
men;*: "scheinbare V-Helligkeit”

Obj. @=10" O=60" O=180" Objekt: ©@=10" ©@=60" ©@=180"
8.0Mm* 379 (739) 67(130) 22 (44) 8.0Mm*  474(924) 84(163) 28 (54)
9.0m 157 (305) 27 (52) 9 (17) 9.0m  196(381) 33(65)  11(22)
10.0m  63(123) 11(21) 4(7) 10.0m  79(154)  13(26) 4(9)
11.0m 25 (49) 4(8) 1(3) 11.0m 32(62)  5(10) 2 (3)
12.0™ 10 (20) 2(3) 1(1) 12.0m 13 (25) 2 (4) 1(1)
13.0m 4(8) 1(1) 0 13.0m 5 (10) 1(2) 0
14.0m 2(3) 0(1) 0 14.0m 2 (4) 0(1)

15.0m 1(1) 0 0 15.0m 1(2) 0

16.0m 0 0 0 16.0m 0(1)
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Tab.7.12 Abgeschitzte Integrationszeiten in Sekunden fiir Signal/Rausch-Verhéltniswerte (10,
50 und 100) fiir Photometrie, bezogen auf eine 150/900mm-Optik mit ST-4 CCD-Kamera mit
V-Filter; *: “scheinbare V-Helligkeit”

Objekt: =10" = 60" 0= 180"

S/N: 10 50 100 10 50 100 10 50 100
7.0m* 1 4 8 5 23 46 14 70

8.0m 2 10 20 12 58 118 35 179

9.0m 5 25 50 29 149 307 88 471
10.0™ 12 62 127 74 389 834 227 1331
11.0m 31 158 329 189 1081 2546 606 4442

12.0m 78 415 899 499 3458 1767
13.0m 199 1157 2770 1422

14.0m™ 528 3742 4813

15.0m 1514

Tab.7.13 Abgeschitzte Integrationszeiten in Sekunden fiir Signal /Rausch-Verhiltniswerte (10,
50 und 100) fiir Photometrie, bezogen auf eine 200/1260mm-Optik mit ST-4 CCD-Kamera mit
V-Filter; *: “scheinbare V-Helligkeit”

Objekt: 0=10" = 60" @=180"

S/N: 10 50 100 10 50 100 10 50 100
7.0m * 1 3 6 4 18 35 11 53 107

8.0m 1 7 15 9 45 90 27 136 278

9.0m 4 19 38 22 113 231 67 353 751
10.0™ 9 47 96 56 293 618 172 972 2256
11.0m 23 120 247 143 795 1804 453 3049

12.0m 59 311 662 374 2409 1275
13.0m 151 847 1947 1036
14.0m™ 396 2591 3286

15.0m™ 1100
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Tab.7.14 Abgeschitzte Integrationszeiten in Sekunden fiir Signal/Rausch-Verhéltniswerte (10,
50 und 100) fiir Photometrie, bezogen auf eine 250/1500mm-Optik mit ST-4 CCD-Kamera mit
V-Filter; *: “scheinbare V-Helligkeit”

Objekt: g =10" O =60" @ =180"

S/N: 10 50 100 10 50 100 10 50 100
7.0m* 2 5 3 14 28 8 42 27
8.0m 1 6 12 7 36 72 21 108 72
9.0m 3 15 30 18 90 183 54 279 183
10.0™ 7 38 76 45 232 484 137 754 484
11.0m 19 95 195 114 620 1373 357 2269 1373

12.0m 47 246 517 296 1812 982
13.0m 120 659 1474 802 3087
14.0m™ 312 1940 2437

15.0m 850
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8 Astrometrie

von M .Kretlow & J.Jahn

8.1 Einleitung

Aufgabe der Astrometrie ist es, Positionen (Koordinaten) astronomischer Objekte
durch Beobachtung am Himmel zu bestimmen. Sie dokumentieren die Bewegung ei-
nes Kometen und sind notwendige Voraussetzung, dessen raumliche Bahn in unserem
Sonnensystem zu berechnen. Nur so konnen wir seinen Lauf am Himmel voraussagen,
um ihn z.B. weiter zu verfolgen oder vermogen — wenn es sich um einen periodischen
Kometen handelt — seine nichste Riickkehr zu berechnen. In diesem Kapitel werden
verschiedene astrometrische Verfahren vorgestellt und deren Anwendung diskutiert.
Dabei soll die erreichbare Genauigkeit unter Berticksichtigung der spezifischen Proble-
me bei der Positionsbestimmung eines diffusen Kometen abgeschitzt werden.

Ziel ist es, den Leser zu eigenen Arbeiten in diesem interessanten Bereich anzuregen,
sei es nur aus Freude am Messen oder mit der Absicht, durch exakte astrometrische Be-
obachtungen einen wissenschaftlichen Beitrag zu leisten. Zusammen mit den Algorith-
men aus Kapitel 11 ist der Leser in der Lage, diese Positionsmessungen in eine eigene
Bahnbestimmung und -verbesserung einflieflen zu lassen. Bereits vor Jahren schon, als
Amateure noch vorwiegend (wenn nicht ausschliefilich) photographische Astrometrie
betrieben, waren ihre Messungen neben denen von professionellen Sternwarten durch-
aus von wissenschaftlichem Wert (Dunlop & Gerbaldi 1987), wenn auch die erreichba-
re Grenzgrofle (gerade bei diffusen Objekten wie Kometen) i.a. deutlich niedriger lag.
Heute hat der Anteil der von Amateuren beigesteuerten Kometen- und Asteroidenpo-
sitionen durch den Einsatz von CCD-Kameras deutlich zugenommen — und gerade bei
neuentdeckten Objekten sind Amateure z.T. sogar schneller als professionelle Beobach-
ter, wenn es um die Bereitstellung genauer Positionsmessungen fiir die Berechnung
einer ersten Bahn geht.

8.2 MelRmethoden

In der Astrometrie gibt es unterschiedlichste (auch historisch gewachsene) Verfahren,
die Position eines Objektes am Himmel zu bestimmen. Astrometrische Beobachtungen
lassen sich visuell, photographisch oder mit einer CCD-Kamera durchfiihren. In die-
sem Kapitel sollen Methoden beschrieben werden, die sich fiir den Kometenbeobach-
ter anbieten und unterschiedlichen Anforderungen gerecht werden. Wir unterscheiden
daher:

1. Visuelle Schédtzung der Position (Sternkarte)

2. Visuelle Messung der Position (Mikrometer)

151
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3. Photographische Astrometrie
4. CCD-Astrometrie

Alle Methoden haben ihre Vor- und Nachteile, insbesondere was den Zeitaufwand
fur die Messung und Auswertung, die Anforderungen an das Instrumentarium und
schliefslich die erreichbare Genauigkeit betrifft. Die visuellen Methoden am Teleskop
reichen heute in ihrer Genauigkeit selbst bei neuentdeckten Kometen fiir eine Weiter-
gabe nicht mehr aus, es sei denn, man hat selbst einen Kometen entdeckt. In diesem Fall
ist es wichtig, ausreichend genaue Positionen des Objektes zu erhalten, um z.B. einen
anderen Beobachter um Verifizierung zu bitten oder gar die Entdeckung dem Minor
Planet Center (MPC) offiziell zu melden. Hat man nicht die Moglichkeit, noch vor Ort
eine genaue photographische oder (besser) CCD-gestiitzte Position zu bestimmen, so
sollte dies dann visuell mit der hochsten erreichbaren Genauigkeit geschehen.

Neben vielen anderen Faktoren ist allen aufgefiihrten Methoden ein genauigkeitsbe-
grenzendes Problem gemeinsam: der Kometenkern ist nicht direkt sichtbar, sondern
von einer mehr oder weniger stark diffusen Koma umgeben. Die Koma erscheint nicht
punktformig, sondern ist ausgedehnt und i.a. unregelméfiig geformt. Bei einem sol-
chen Bild eines Kometen eine Mitte festzulegen, ist nicht trivial und daher mit einer
entsprechenden Ungenauigkeit behaftet. Diesen Punkt werden wir in einem spéteren
Abschnitt noch ndher untersuchen.

8.3 Positionsbestimmung durch Schitzung am Fernrohr

Bei dieser Methode handelt es sich nicht um eine Messung im eigentlichen Sinne. Viel-
mehr wird hier der Ort des Kometen in Bezug auf seine Umgebungssterne in eine ge-
eignete Sternkarte eingetragen. Anschlieffend hat man verschiedene Moglichkeiten, die
Position (d.h. die Koordinaten «, §) mit Hilfe dieser Karte zu bestimmen. Die Genauig-
keit hangt wesentlich von der Erfahrung und der Selbstkritik des Beobachters ab. Hat
man keine andere Methode zur Verfiigung, ist dies der letzte, aber auch ungenaueste
Weg, eine grobe Kometenposition zu bestimmen — im Falle einer (potentiellen) Kome-
tenentdeckung aber dennoch duferst wichtig.

8.3.1 Kartenauswahl

Die Sternkarte muf3 es gestatten, die Position eines Objektes an Hand von Koordina-
tenlinien (Rektaszension und Deklination) abzulesen. Bei einigen Karten ist ein solches
Gradnetz eingezeichnet, andere haben transparente Gradnetzschablonen (Auflegefoli-
en). Je grofser der Kartenmaf3stab und je feiner die Gradnetzteilung, desto grofser ist die
Ablesegenauigkeit. Koordinaten am Himmel sind wegen der Prédzession und Nutation
zeitlich verdanderlich, deshalb beziehen sich die Gradnetze auf ein bestimmtes Datum
(sog. Epoche oder Aquinoktium, z.B. 2000.0). Die hiermit ermittelten Positionen bezie-
hen sich dann auf eben diese Epoche.

Neben den sehr kleinen Sternkarten, die manchen Einfiihrungsbiichern beiliegen (und
fiir unsere Zwecke unbrauchbar sind, sondern eher der Orientierung am Himmel die-
nen) gibt es verschiedene Sternatlanten, die derzeit verfiigbar sind und als Arbeits-
mittel am Teleskop oder Schreibtisch dienen (Tab. 8.1). Planetariumsprogramme wie
z.B. GUIDE ermoglichen die Generierung individueller Sternkarten (die ausgedruckt
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werden konnen) oder erlauben es, noch wihrend der Beobachtung den entsprechen-
den Himmelsausschnitt am Bildschirm darzustellen und den Mauspfeil/Cursor an
den beobachteten Kometenort zu platzieren und somit dessen Position direkt abzu-
lesen. Der Sky Atlas 2000.0 eignet sich eher fiir die Beobachtung mit dem blofien Au-

Tab.8.1 Ubersicht einiger geeigneter Sternkarten. Andere geeignete Sternkarten sind nicht
mehr oder nur noch antiquarisch erhiltlich sind, z.B. die Atlanten Eclipticalis, Borealis und
Australis sowie der SAO-Atlas (zum SAO-Katalog).

Name Art Grenzgrofle Maf3stab Epoche
Sky Atlas 2000.0 gezeichnet A~ gm Imm=7'7 2000.0
Uranometria 2000.0  gezeichnet ~ 10™ Imm =3/3 2000.0
Falkauer Atlas photographisch =~ 13™ Imm=4" 1950.0
Atlas Stellarum photographisch  ~ 15™ Imm=2" 1950.0

ge und zum Aufsuchen, die Uranometria 2000.0 dagegen auch bereits fiir die Arbeit
mit dem Fernglas oder Teleskop. Diese beiden Atlanten beziehen sich auf die Epoche
2000.0 und besitzen ein festes Gradnetz, was durch schmale Uberlegfolien feiner auf-
gelost werden kann. Der Falkauer Atlas und der Atlas Stellarum sind dagegen photo-
graphische Atlanten, die sich besonders fiir die visuelle Arbeit am grofieren Fernrohr
oder fiir die Auswertung eigener Photos eignen. Sie beziehen sich auf das Aquinok-
tium 1950.0. Beiden Atlanten liegen Auflegefolien bei. Fiir eine genauere Positionsbe-
stimmung ist es moglich, die Folien anhand von Anhaltssternen korrekt aufzulegen
(Vehrenberg 1972) und auch so dem Aquinoktium von 1855 bzw. von 1875 an in 25-
Jahresschritten bis 2000.0 anzupassen. Der im Jahre 1991 erschienene Sonneberger Atlas
ist wegen der sehr schlecht anpafibaren Gradnetze fiir astrometrische Zwecke ungeeig-
net. Fiir das Aquinoktium 2000.0 selbst sind noch keine (photographischen) Atlanten
mit Grenzgrofien von mehr als 10™ erschienen. Heute sind aber zahlreiche Planeta-
riumsprogramme (GUIDE, The Sky, etc.) erhiltlich, die es ermoglichen, sich indivi-
duelle Sternkarten mit unterschiedlichsten Mafistiaben und Grenzgrofien ausdrucken
zu lassen. Beliebige Ausschnitte aus dem Palomar Observatory Sky Survey (POSS) kann
man sich heute tiber WWW holen (http://arch-http.hqg.eso.org/cgi-bin/dss oder
http://stdatu.stsci.edu/dss/dss_form.html) und als Bilder abspeichern oder aus-
drucken. Die Grenzgrofle liegt bei etwa 21™. Den POSS wird man i.a. aber bevorzugt
tiir die Untersuchung und Objektidentifizierung eigener Aufnahmen verwenden, an-
statt ihn fiir visuelle Positionsschdtzungen heranzuziehen. Die Astronomical Society of
the Pacific (ASP) hat im Jahre 1994 den POSS auf 100 CDs herausgegeben (allerdings zu
einem recht hohen Preis von tiber $4000.-). Im Jahre 1996 wurde der 100-fach kompri-
mierte POSS (nordlicher Himmel bis hinunter auf etwa —12° Deklination) als RealSky
fur etwa $250.- (zzgl. $50.- Versand) auf 9 CDs verdffentlicht. Dort kann man durch
Anklicken mit der Maus an einem beliebigen Ort dessen Position (J2000) mit einer Auf-
16sung von ca. 2”ablesen. Die Grenzgrofe der Sterne liegt bei 19™.

8.3.2 Praktische Durchfiihrung

Der Komet wird mit Hilfe einer Sternkarte aufgesucht und sicher identifiziert (z.B. an
seiner Eigenbewegung). Nun gibt es verschiedene Moglichkeiten, die Position des Ko-
meten moglichst genau in die Sternkarte zu {ibertragen, um danach dessen Koordina-
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ten abzulesen. Der Beobachter kann sich die Position einfach einpréagen und versuchen,
diese mit einem Stift in der Karte genau zu fixieren. Genauer ist es, sich eine Skizze des
Kometen und seiner Umgebung anzufertigen, um sich die Position an Hand von Hilfs-
linien zu merken. Dazu verbindet man einen vom Kometen etwas weiter entfernten
Stern mit dem Kometenzentrum und verldangert diese imaginare Linie zur anderen Sei-
te hinaus. Dort trifft die Linie dann auf einen anderen Stern (eher seltener Fall), den man
sich genau wie den ersten Stern in der Karte markiert oder man verldngert den Strahl
soweit, bis er auf eine zwischen zwei anderen Sternen gedachte Verbindungslinie fallt
und diese in Abschnitte teilt. Das Langenverhiltnis dieser Teilstrecken notiert man sich
als Strahlenverhiltnis (etwa 2:3). Theoretisch sind bereits zwei solcher Verbindungslini-
en und das Zahlenverhiltnis ausreichend, um den Ort des Kometen zu bestimmen (falls
der Komet genau zwischen zwei Sternen steht). Dies ist aber im allgemeinen nicht der
Fall und um den Ort des Kometen auch sicherer (und genauer) zu fixieren, zieht man
mindestens drei solcher Verbindungslinien. Ein Beispiel fiir eine derartige Skizze ist
in Abb. 8.1 dargestellt. Nun kann man die Linien entsprechend der Zahlenverhiltnisse
positionsgetreu mit einem Geodreieck in eine Sternkarte einzeichnen und anschliefSfend
den Ort des Kometen an den Gradnetzen ablesen. Ubrigens konnen solche Hilfslinien
auch zur Schitzung von Schweiflingen und -richtungen benutzt werden.

Abb.8.1 Visuelle (graphische) Positionsschdtzung
mit Hilfe einer Sternkarte. Die Methode ist im Text
erlautert.

8.4 Mikrometermessungen am Teleskop

Das klassische Instrument zur Positionsmessung am Teleskop ist das Mikrometer. Die
Position des Kometen wird dabei relativ zu einem in der Ndhe stehenden Stern be-
stimmt, d.h. der Ort dieses Anhaltssternes mufs (aus einem Sternkatalog) bekannt sein.
Mit dem Mikrometer wird eine Koordinatendifferenz gemessen, aus der man zusam-
men mit der Sternposition den Ort des Kometen berechnen kann.

Die astrometrische Messung mit Hilfe eines Mikrometers spielt seit der Einfithrung
der photographischen und CCD-gestiitzten Astrometrie nur noch eine geringe bis un-
bedeutende Rolle. Aus diesem Grund wird an dieser Stelle darauf verzichtet, detail-
lierter auf die verschiedenen Mikrometerarten und -messungen einzugehen. Fiir ein
weitergehendes Studium sei daher auf éltere Literatur zur Astrometrie verwiesen, au-
flerdem auf Amateurbeitrage zur Anwendung des Fadenkreuzmikrometers (Couteau
1982) und des Ringmikrometers (Ewald 1988,1989).
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Ein sehr einfaches Verfahren zur Bestimmung semigenauer Positionen von Kometen
und Planetoiden am Teleskop hat Kretlow (1991) vorgeschlagen. Dabei wird ein ge-
wohnliches Okular als Kreismikrometer eingesetzt. Fiir die Messung wird nur noch
eine Stoppuhr benétigt. Auch die nachfolgende Rechnung wurde auf ein Minimum re-
duziert und ist leicht mit einem Taschenrechner durchfiihrbar. Dieses Verfahren bietet
sich daher als genauere Alternative zur einfachen Positionsschitzung an.

8.5 Photographische Astrometrie

Uber viele Jahrzehnte war die Positionsbestimmung von der Photographie gepragt —
sowohl im Profi- als auch im Amateurbereich. Allerdings ermoglichen immer grofser
und billiger werdende CCD-Chips den Einsatz von CCD-Kameras in der Astrometrie,
insbesondere nachdem sich durch die Verfiigbarkeit des Guide Star Catalogs (GSC) auch
auf den kleinen CCD-Feldern geniigend Anhaltssterne fiir die Reduktion finden. Trotz-
dem ist die photographische Astrometrie noch nicht verdrangt worden und hat auch
heute noch ihre Daseinsberechtigung (nicht zuletzt fiir jene, die nicht mit der CCD-
Technologie arbeiten konnen oder wollen).

8.5.1 Das Instrumentarium

Teleskope: Das klassische Aufnahmeinstrument ist der Astrograph, ein speziell fiir
den photographischen Bereich korrigierter Refraktor hoher Abbildungsgiite. Der soge-
nannte Normalastrograph hat eine Brennweite von f = 3438 mm und damit einen Abbil-
dungsmafBstab von 1’/ mm. Das umfangreiche Carte du Ciel-Unternehmen zu Anfang
unseres Jahrhunderts wurde beispielsweise mit solchen Normalastrographen durchge-
tiithrt (woraus dann der Astrographic Catalogue (AC) hervorging). Einige dieser Gerite
sind noch vorhanden und zum Teil auch heute noch im Einsatz.

Grundsitzlich 146t sich aber jedes Teleskop verwenden. Im allgemeinen sind die Re-
fraktoren den Reflektoren in ihrer Abbildungsgiite etwas {iiberlegen, aber auch ein
Newton-Teleskop ist genauso geeignet!. Die Aufnahmebrennweite muf in Einklang
mit Gesichtsfeld und Filmformat, Genauigkeit des Mefstisches und angestrebter Ge-
nauigkeit der Positionen stehen. Als Faustformel kann bei Kleinbildformat eine Auf-
nahmebrennweite von etwa 1000 mm bis 1500 mm angegeben werden. Bei Kometen ist
auch eine Brennweite von etwas unter 1 m noch geeignet.

Das Aufnahmeinstrument sollte optisch in Ordnung sein. Koma, Astigmatismus,
Schiefstellungen der optischen Komponenten etc. sind Quellen systematischer Fehler,
die nicht oder nur teilweise durch das Reduktionsmodell aufgefangen werden kénnen.
Besonderen Wert sollte man auch hier auf eine stabile Montierung und eine prazise
Nachfiihrung legen, denn die Sternabbildungen sollen auch noch unter dem Mef3-
mikroskop kreisformig erscheinen. Negative, die oberflachlich betrachtet noch kreis-
runde Sternbilder zeigen, konnen unter dem Mefimikroskop schon elongiert erschei-
nen. Eine exakte und vor allem reproduzierbare Zentrierung der Sterne im Mefskreuz
(oder -kreis) ist nicht mehr moglich. Die Messung wird einen hoheren mittleren Feh-
ler aufweisen. Nachfiihrfehler wirken sich auf unterschiedlich helle Sterne verschie-
den stark aus. Dies ist bei der Auswahl der Sterne nachher zu beriicksichtigen. Bes-

LEin Bildfeldkorrektor ist anzuraten, insbesondere wenn man darauf angewiesen ist, auch Anhaltssterne
aus dem Randbereich des Gesichtsfeldes zu verwenden.
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ser ist es, Nachfiihrfehler von vornherein minimal zu halten. Die Frage, ob Off-Axis-
oder Leitrohr-Nachfiihrung vorteilhafter ist, lafit sich nicht eindeutig beantworten. Die
Off-Axis-Nachfiihrung hat den Nachteil, daf$ es oft problematisch ist, einen geeigneten
Leitstern zu finden; andererseits konnen Leitrohre Nachfiihrfehler durch Verbiegung
des Tubus verursachen.

Selbstverstandlich mufs die Fokuseinstellung stimmen und Filmwolbungen diirfen
nicht auftreten, da diese Abweichungen von der Planlage des Filmes mathematisch
nicht reduzierbar sind. Jede Unschérfe bedeutet auflerdem Verlust an Grenzgrofie und
die grofleren Sternbildchen lassen sich unter dem Mefsokular schwerer zentrieren. Die
Fokussiertoleranz (d.h. Scharfentiefe) ist gegeben durch (Koch 1995):

x=2d- %, (8.1)

wobei x die Fokussiertoleranz, d der max. zuldssige Bildpunktdurchmesser, f die
Brennweite und D der Objektivdurchmesser ist. Bei einem zuldssigen Bildpunktdurch-
messer von 0.02mm und einem Offnungsverhiltnis 1:6 betrégt die Fokussiertoleranz
also 0.24 mm. Fiir eine problemlose und exakte Fokussierung ist entscheidend, daf$ der
Okularauszug ausreichend stabil und fein genug iibersetzt ist. Die gefundene Fokus-
einstellung muf3 sicher arretiert werden konnen. Es ist sehr zu empfehlen (nicht nur im
Zusammenhang mit unseren Belangen), an der Giite und Stabilitdt des Okularauszuges
nicht zu sparen.

Die gingigste Methode ist die Einstellung durch den Sucher der Kamera. Vorteilhaft ist
die Verwendung einer Klarsichtscheibe anstatt der Mattscheibe in Verbindung mit ei-
nem Lupenaufsatz. Trotzdem koénnen hier Fokussierunsicherheiten zu Unscharfen auf
dem Film fiihren.

Genauer kann man mit der Messerschneide oder einem Ronchi-Gitter fokussieren. Das
hierzu benétigte Gitter kann auf einer Papiervorlage selbst gezeichnet und anschlie-
Bend in einem geeigneten AbbildungsmafSstab auf Dokumentenfilm abphotographiert
werden. Zum Fokussieren wird die Kamera am Okularauszug angebracht und das (lee-
re) Kameragehduse geoffnet. Das Ronchi-Gitter bzw. eine Rasierklinge wird auf die
Filmfiihrung aufgelegt und nun kann tiber einen hellen Stern duflerst exakt fokussiert
werden. Diese und andere Methoden sind im Detail in Koch (1995) beschrieben.

Ein anderer Weg sind Fokus-Testaufnahmen. Dazu muff am Okularauszug eine Skalie-
rung angebracht sein, um die Einstellungen reproduzieren zu kénnen. Dann werden
von einem Stern nacheinander kurze Strichspuraufnahmen auf einem Bild gemacht,
wobei von Aufnahme zu Aufnahme der Fokus etwas verstellt wird und die Einstellung
an der Skala abgelesen und notiert wird. Am einfachsten fangt man bei einer extrafoka-
len Einstellung an und dreht den Okularauszug in dquidistanten Schritten nach innen.
Die letzte Exposition kann noch durch kurzes Verstellen in Deklination markiert wer-
den. Diejenige Fokuseinstellung ist die richtige, bei der die Sternstrichspur am feinsten
ist. Sinnvoll ist es, sich die Umgebungstemperatur zu notieren, weil u.U. der Fokus bei
stark davon abweichender Temperatur neu ermittelt werden muf3. Hat man diese Vor-
arbeit einmal geleistet, so ist diese Art der Fokussierung die schnellste und sicherste,
denn man kann nun einfach iiber die Skala den experimentell ermittelten Wert einstel-
len.

Filme und Aufnahmeformat: Das verwendete Filmformat hédngt in erster Linie
vom Aufnahmeinstrument ab. Grundsitzlich ist das grofitmogliche Format, das noch
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wolbungs- und vignettierungsfrei gezeichnet wird, zu empfehlen. Im allgemeinen wird
es sich aber um Kleinbildformat handeln. Bei Instrumenten, die ein grofleres Feld aus-
leuchten, sollte das genutzt werden. Man hat mehr Anhaltssterne zur Verfiigung und
kann sich auch z.B. auf die innersten 2/3 des Feldes beschranken, um Abbildungsfeh-
lern im Randbereich zu entgehen. Neben dem Rollfilm ist vor allem der Planfilm zu
erwdhnen. Vielerorts (auch an professionellen Sternwarten) hat die Erfahrung gezeigt,
daf3 der Planfilm bei der Messung den Photoplatten qualitativ gleichwertig ist. Dar-
tiberhinaus sind Photoplatten inzwischen praktisch nicht mehr verfiigbar?.

Das verwendete Filmmaterial sollte so feinkdrnig wie moglich sein und eine hohe Auf-
16sung bieten. Als ideale Emulsion ist hier der Kodak Technical Pan zu nennen. Er ist
als 35 mm-Kleinbildfilm, als 70 mm-Rollfilm und 4 x 5Inch-Planfilm erhiltlich. Tech-
nical Pan kann sehr gut hypersensibilisiert werden, zahlreiche Erfahrungswerte liegen
dazu vor. Gut geeignet ist auch der Kodak T-Max 400 und P3200. Beide Filme weisen
bei hoher Grundempfindlichkeit noch relativ geringes Korn auf. Der T-Max 400 ist auch
als Planfilm in den Groflen 9 x 12 cm, 13 x 18 cm und 4 x 5 Inch erhiltlich. Der T-Max
P3200 ist nur als Kleinbildfilm im Handel. Insbesondere lassen sich die T-Max-Filme
sehr gut empfindlichkeitssteigernd entwickeln (“forcieren” oder “pushen”), ohne da-
bei zu grobkornig zu werden.

KoordinatenmeRtisch: Die Aufnahmen miissen auf einem xy-MefStisch ausgemessen
werden. Die Verfligbarkeit bzw. der Kauf eines solchen Mefstisches stellt meistens das
grofste Problem fiir den Amateur dar. Je nach angestrebter astrometrischer Genauigkeit
und verwendeter Aufnahmebrennweite ist eine Mefigenauigkeit von 5ym und besser
gefordert. Will man beispielsweise eine Genauigkeit von 1” am Himmel erreichen und
arbeitet mit einer Brennweite f = 1500 mm (mehr ist bei Kleinbildformat wegen des
dann zu kleinen Gesichtsfeldes nicht sinnvoll), mufs man bereits mit einer Genauigkeit
von mindestens 7ym auf dem Film messen, denn der Abbildungsmafistab s in T /mm

errechnet sich gemaf3
s 206265"

7
wobei f die Aufnahmebrennweite in mm ist.
Kreuzmefitische werden u.a. von den Firmen Méarzh&duser (Wetzlar), Oriel (Darmstadt)
und Spindler & Hoyer (Gottingen) angeboten. Everhart (1982) beschreibt den Selbstbau
eines ausreichend genauen Mefitisches. Da Mikrometerschrauben mit digitaler Able-
sung oder mit Auslesemoglichkeiten fiir den Anschlufs an einen Computer auch schon
erschwinglich sind, stehen dem technisch Versierten zahlreiche Moglichkeiten offen,
computergestiitzte Mefisysteme zu bauen, die vor allem die stupide Arbeit des Able-
sens und Eingebens der Zahlenwerte tiberfliissig machen. Das senkt die Fehleranfal-
ligkeit und die Dauer der Mef3prozedur. Professionelle Mefitische wie jene der Firma
Zeiss Jena (Komess bzw. Asco Record) sind fiir den Amateur unerschwinglich (aufier-
dem sind sie zentnerschwer und schreibtischgrofs). Wer die Moglichkeit hat, an einem
dieser Gerdte zu messen, sollte das nutzen (als Beispiel sei die VdS-Feriensternwarte in
Kirchheim genannt).

(8.2)

2Kodak hat die Produktion von Photoplatten schon linger eingestellt, dartiberhinaus war die Beschaf-
fung in Deutschland sehr schwierig und teuer. Inzwischen wurde die Alternativmoglichkeit ORWO
in Wolfen geschlossen. Uber Verfiigungsmoglichkeiten russischer Photoplatten ist den Autoren nichts
bekannt.
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Es gibt auch Amateure, die erfolgreich Positionen auf Papiervergrofierungen bestim-
men (Chanal 1994). Denkbar ware ebenfalls, diese Abziige mit Hilfe eines Flach-
bettscanners zu digitalisieren und die Messung und Auswertung analog zur CCD-
Astrometrie durchzufiihren. Beim Studium &lterer Literatur (z.B. Sterne und Weltraum)
findet man auch andere Verfahren, mit denen Amateure ihre Aufnahmen vermessen
haben.

8.5.2 Erstellen der Aufnahmen

Nach Moglichkeit sollte man seine Aufnahmen vorbereiten. Bei 35 mm Kleinbildfilm
ist es wegen dem meist kleinen Gesichtsfeld (ab etwa f = 1500 mm) sinnvoll, vorher
abzuklédren, ob das Objekt zum Aufnahmezeitpunkt in einer Gegend mit ausreichend
vielen Anschlufsternen steht. Dariiberhinaus sind Aufnahmen in Meridiannéhe (grof-
te Hohe) schon wegen geringerer Extinktion und dem kleineren EinflufS der Refraktion
vorzuziehen.

Sehr wichtig ist es, Datum und Uhrzeit (Belichtungsanfang und -ende) der Aufnah-
me sorgfiltig und genau zu notieren. Zeit- oder gar Datumsfehler sind laut MPC eine
der hdufigsten Ursachen fiir ungenaue und unbrauchbare Positionen. Die Zeiten soll-
ten auf eine Sekunde genau sein, da sonst gerade bei sich schnell bewegenden Kome-
ten grofiere Ungenauigkeiten auftreten konnen. Die Zeit bestimmt man entweder mit
einem Zeitzeichenempfianger (in Europa DCF-77) oder mit einer nach einem Zeitzei-
chen kalibrierten, genau gehenden Uhr. Im letzteren Falle mufs diese moglichst bald
wieder mit einem Zeitsignal verglichen werden, um Abweichungen festzustellen. Die
Zeit wird grundsatzlich in Weltzeit (UT = GMT) gemessen und in Bruchteilen eines
Tages angegeben, z.B. 13. Dezember 1996, 0"13™52% MEZ = 1996 Dezember 12.96796
UT, wobei man darauf achten sollte, daf} die Genauigkeit des Bruchteiles nicht ho-
her ist, als die Genauigkeit der Zeitangabe (bei nur 1 Minute Genauigkeit auch nur
1/(24-60) = 1/1440 ~ 0.0007 Tage Genauigkeit).

Zur Filmentwicklung ist nicht viel anzumerken (und als Einfiithrung sei daher auf Ka-
pitel 6 oder jedes andere Astrophotographie-Buch hingewiesen), aufler daff man die
Moglichkeiten der forcierten Entwicklung ausnutzen sollte, um Belichtungszeiten so
kurz wie moglich zu halten3. Fragen des Kontrastes und des Himmelshintergrundes
sind hier sekundar. Der Film darf wihrend der Verarbeitung natiirlich keinen grofieren
mechanischen Belastungen oder Kréften ausgesetzt werden. Planfilme sollten nicht auf
der Kante stehend getrocknet werden, sondern moglichst schriag oder gar horizontal,
um Schichtverzerrungen zu vermeiden. Trocknungsflecken sind nicht so schlimm, da
sie bei der Ausmessung i.a. nicht storen und die Aufnahmen miissen ja nicht unbedingt
asthetisch wirken. Schnelltrocknung durch Heizgeblése sollte man vermeiden. Auf ei-
ne peinlichst genaue Kennzeichnung der Negative ist zu achten, denn oftmals kommen
starke Zeit- oder gar Datumsfehler durch Verwechslungen in der Dunkelkammer zu-
stande.

3Damit die Eigenbewegung der Objekte nicht zu elongierten oder gar strichformigen Abbildungen fiihrt,
die schlecht zu vermessen sind.
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8.5.3 Auswahl der Anhaltssterne

Die Auswahl geeigneter Anhaltssterne gestaltet sich gerade bei den kleinen Aufnahme-
formaten als schwierig, weil man i.a. nur wenige Sterne pro Quadratgrad in den derzeit
verfligbaren Sternkatalogen findet. Einerseits braucht man moglichst viele Sterne, um
Mefs- und Katalogfehler mittels Ausgleichsrechnung minimieren zu kénnen, anderer-
seits ist man bestrebt, all jene Sterne wegzulassen, die systematisch fehlerbehaftet sein
konnen:

e Sterne im Randbereich des Aufnahmefeldes sollten nicht verwendet werden, weil
hier die Abbildungsfehler des optischen Systems am grofiten werden. Nach Mog-
lichkeit sollten die Anhaltssterne gleichméafiig um das zu vermessende Objekt ver-
teilt sein.

e Sehr helle Sterne erzeugen grofse Sternbildchen. Es ist hier wesentlich schwieri-
ger mit dem Fadenkreuz des Mefiokulars eine Bildmitte zu bestimmen (hier sind
Mef3okulare besser, die in der Mitte konzentrische Kreise haben).

¢ Die Helligkeiten der Anhaltssterne und des Objektes sollten nicht zu stark diffe-
rieren. Nachfiihrfehler wirken sich auf unterschiedlich helle Objekte verschieden
stark aus (wegen der Tragheit der Emulsion). Das kann bei der Messung zu sys-
tematischen Fehlern fiihren.

8.5.4 Ausmessen der Aufnahmen

Die Aufnahmen (Negative) miissen auf einem Kreuzmeftisch in x und y ausgemessen
werden. Bei uniibersichtlichen oder sternreichen Aufnahmen ist es sinnvoll, die ausge-
wihlten Sterne auf dem Negativ mit einem (wasserloslichen) Folienschreiber zu nume-
rieren, um Verwechslungen zu vermeiden oder man fertigt sich einen Abzug an und
markiert sie auf diesem. Nachdem das Negativ in den Mefitisch eingespannt wurde,
kann der eigentliche Mefsvorgang beginnen: Man fahrt den ersten Anhaltsstern an und
zentriert diesen im Fadenkreuz des Mefsokulars. Dies sollte durch gleichzeitiges Drehen
an beiden Mikrometerschrauben erfolgen, um systematische Fehler zu vermeiden. Man
liest den x- und y-Wert an den Mikrometerschrauben ab und bewegt den Stern anschlie-
end aus dem Fadenkreuz wieder heraus. Nun wird erneut zentriert und gemessen.
Das ganze sollte drei- bis fiinfmal durchgefiihrt werden, um durch Mittelwertbildung
den Mefifehler zu reduzieren. Auflerdem gibt die Standardabweichung Auskunft tiber
die Giite der Messung. Dieser Mefsvorgang ist fiir alle N Anhaltssterne durchzufiihren,
die man ausgewdhlt hat. Anschlieffend oder zu Beginn (oder beides) wird das Objekt
ebenfalls drei- bis fiinfmal vermessen (bei grofierer Streuung der Messung auch ofter).
Um systematische Fehler noch besser zu vermeiden, kann das Negativ um 180 Grad
gedreht eingelegt und die gesamte Messung — wie oben beschrieben — wiederholt wer-
den.

8.5.5 Die astrometrische Reduktion

Man versteht darunter die Berechnung der astrometrischen Position des Objektes aus
der Messung am Kreuztisch und den Katalogdaten der Anhaltssterne mit entsprechen-
den mathematischen Modellen, die — je nach Problemdefinition — unterschiedlich sein
konnen.
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8.5.5.1 Sternkataloge und Referenzsysteme

Jahrzehntelang standen dem Beobachter i.w. nur zwei Kataloge zur Verfiigung:
AGK3 und SAOC. Beide reichen bis etwa 11™ und beziehen sich auf das System
B1950/FK4, d.h. das zugrundeliegende Referenzkoordinatensystem wird durch den
4. Fundamentalkatalog aufgespannt und die Positionen beziehen sich auf die Epo-
che B1950.0 (der Prefix B bedeutet, dafs der Anfang des Besselschen Jahres gemeint
ist). Die Internationale Astronomische Union hatte bereits 1984 das IAU-System (1976)
verabschiedet, das insbesondere die Einfithrung einer neuen Standardepoche J2000.0
(Anfang des Julianischen Jahres) und eines neuen Referenzsystems FK5 vorsah. Das
IAU (1976) System wurde 1984 de facto noch nicht eingefiihrt, weil es zu jener Zeit
noch keine astrometrischen Sternkataloge gab, die dieses System repréasentierten. Das
hat sich 1991 mit der Verfiigbarkeit des PPM (Positions and Proper Motions) gedndert.
Die IAU hat daher 1992 das IAU (1976) System endgiiltig eingefiihrt und Positionen
beziehen sich heute auf J2000/FKS5. In Tab. 8.2 sind die wichtigsten Sternkataloge auf-
gefiihrt.

Tab. 8.2 Auswahl einiger verfiigbarer und geeigneter Sternkataloge zur Astrometrie. In der letz-
ten Spalte ist der mittlere Fehler der Katalogpositionen angegeben.

Name Anzahl d. Sterne  Aquin. Ou/s
Hipparcos 118218  J2000 0.001”
Tycho 1058332 J2000 0.025”
PPM Nord 181731 J2000 0.27" (1990)
PPM Sid 197179 J2000 0.11” (1990)
ACRS (Part 1) 250052 J2000 0.3"”
ACRS (Part 2) 70159 J2000  1.33"”/0.57" (x/6)
TAC ~ 700000 J2000 ~ 0.1”
HST-GSC V1.1 ~15Mio.  J2000 >04"/0.7" (N/S)
HST-GSC V1.2 ~ 15 Mio. J2000  0.3"” —0.4” (1990)
UCAC alle 7™ — 16™ J2000 0.02"” —0.07"
AGK3 181581  B1950 2 0.5” (1990)
SAOC 258997  B1950 2 1" (1990)

Die Kataloge AGK3 und SAOC sind nur noch der Vollstandigkeit halber erwahnt, da sie
die populdrsten Standardkataloge der vergangenen 20 — 30 Jahre waren und auch noch
auf vielen CD-ROM- und Diskettendistributionen vorzufinden sind. Es gibt aber keinen
Grund mehr, sie heute noch einzusetzen, insbesondere reprasentieren sie (zumindest
in der Originalfassung) nicht das heute verwendete IAU(1976)-System J2000/FKS5. Sie
wurden von anderen Katalogen abgelost (insbesondere PPM, ACRS und GSC im Falle
der CCD-Astrometrie). Nachfolgend seien die in der Tabelle genannten Kataloge kurz
beschrieben.

Hipparcos: Missionsziel des 1989 gestarteten ESA-Satelliten Hipparcos war es, hoch-
prédzise Positionen, Parallaxen, Eigenbewegungen und auch Helligkeiten von ei-
ner grofien Anzahl von Sternen zu messen. Ab Juni 1997 sind die resultierenden
Kataloge gedruckt und auf CD-ROM erhiltlich. Der Hipparcos-Katalog wird rund
118000 Sterne mit einer Positionsgenauigkeit von 0.001” enthalten (photometrische
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Genauigkeit 0.0015™) und der Tycho-Katalog tiber 1Million Sterne (bis 10.5™ kom-
plett) mit einer Positionsgenauigkeit von 0.025” und Zweifarbenhelligkeiten von
rund 0.07™ Genauigkeit. Aufgrund seiner systematischen und internen Genauigkeit
wird er vermutlich bis zu einer Nachfolgemission das astrometrische Standardrefe-
renzsystem bilden (an das andere Kataloge angeschlossen werden). Beide Kataloge
sind als CD-ROM-Versionen fiir zusammen etwa $ 100.- von der ESA zu beziehen
(http://astro.estec.esa.nl/SA-general/Projects/Hipparcos/hipparcos.html).

PPM: Der Positions and Proper Motions des Astronomischen Recheninstitutes ARI in
Heidelberg ist seit 1992 einer der in der Astrometrie eingesetzten Standardkataloge
(Ausnahme: CCD-Astrometrie). Er 1oste den AGK3 bzw. SAOC ab. Der PPM enthalt
einen High Precision Subset HPS mit ca. 32000 Sternen, dessen Genauigkeit sogar bei
0.1” liegt. Zusétzlich existiert noch ein Bright Star Supplement (dort finden sich 275 Ster-
ne heller als V = 7.6™, die im PPM Nord /Stid fehlen) und ein weiterer 90000 Star Sup-
plement. Der PPM ist gedruckt und in allen genannten Teilen auf der Astronomical Data
Center (ADC) CD-ROM Vol.2 erhéltlich (http://adc.gsfc.nasa.gov/).

ACRS: In den USA ist der vom USNO (US Naval Observatory) erarbeitete ACRS
(Astrographic Catalog Reference System) verbreitet, der in seiner Genauigkeit mit dem
PPM Nord vergleichbar ist. Dieser Katalog befindet sich z.B. auf der ADC Vol.1 CD-
ROM.

TAC: Der Twin Astrographic Catalog des USNO enthilt rund 700000 Sterne bis etwa B =
11.5™ nordlich von —18° Deklination. Der Katalog hat eine um den Faktor drei hohere
Sterndichte als der PPM oder ACRS und ist z.Zt. auch etwa dreimal so genau. Der Kata-
log wird in seiner endgiiltigen Fassung etwa nach der Freigabe des Hipparcos Katalo-
ges auf CD-ROM erhaltlich sein. Bis dahin konnen einzelne Deklinationszonen und ins-
besondere weitere Informationen tiber http://aries.usno.navy.mil/ad/tac.html
bezogen werden.

GSC: Der Hubble Space Telescope Guide Star Catalog (HST-GSC) war urspriinglich
als Operationskatalog des Hubble Teleskopes gedacht. Er stellte aber, nachdem er An-
fang der 90er Jahre auf zwei CD-ROMs veroffentlicht wurde, den bislang dichtesten
Sternkatalog dar (ca. 15 Mio. Sterne bis etwa 16™). Seit einigen Jahren wird er haupt-
sdchlich (und mit groffem Erfolg) in der CCD-Astrometrie eingesetzt. Hauptnachteile
sind aber die fehlenden Eigenbewegungen und die stellenweise schnell anwachsenden
mittleren Katalogfehler (ca. 1.0”/1.2” Nord-/Stidteil am Rande der zugrunde liegen-
den Photoplatten). Inzwischen wurde die Version 1.2 des GSC erstellt, in der die ge-
nannten Rand-Verzerrungen herausgerechnet wurden. Diese neue Katalog-Version hat
einen mittleren Fehler von rund 0.4”. Informationen und Katalogausziige kénnen unter
http://www-gsss.stsci.edu/casbhome.html abgerufen werden.

UCAC: Das US Naval Observatory beginnt Mitte 1997 mit der Erstellung eines neuen
Sternkataloges, zundchst an der Siidhemisphére (UCAC-S). Der resultierende Katalog
wird im Bereich 7™ ...16™ komplett sein und einen mittleren Positionsfehler (im Hip-
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parcos System) von etwa 0.02”-0.07"aufweisen! Man rechnet mit einer Projektdauer
von max. 2 Jahren (http://aries.usno.navy.mil/ad/ad_homepage.html).

Zur Astrometrie ungeeignet (und daher nicht aufgelistet) sind solche Kataloge wie
Sky Catalogue 2000.0, ihre Positionen bzw. Eigenbewegungen sind zu ungenau. Der
FKb5 ist der flinfte fundamentale Sternkatalog, d.h. er reprasentiert das derzeit giiltige
Koordinaten-Referenzsystem in der Astronomie. Der FK5 enthilt aber zuwenig Ster-
ne im Bereich einer Kleinbild- oder 6 x 6-Aufnahme bei diesen langen Brennweiten,
auflerdem sind alle FK5-Sterne im PPM enthalten.

8.5.5.2 Allgemeine Vorbereitungen

Vorab sollte man die Dokumentation des verwendeten Sternkataloges sorgfaltig stu-
dieren, um den Aufbau und die Bedeutung der einzelnen Grofsen genau zu verstehen.
Auf keinen Fall diirfen Daten aus unterschiedlichen Katalogen gemischt werden, auch
wenn sie sich auf dasselbe System beziehen.

Zunidchst mufs anhand einer geeigneten Sternkarte (Falkauer Atlas, Atlas Stellarum,
computergenerierte Sternkarte) die Mitte der Aufnahme moglichst genau bestimmt
werden. Die erhaltene Mitte sei fortan mit ag, &y bezeichnet. Dann folgt die Auswahl
der Anhaltssterne. Man sucht alle Sterne i (i = 1,...,N), die auf der Aufnahme und
in dem verwendeten Sternkatalog vorhanden sind. Fiir die nachfolgende Reduktion
werden dann folgende Daten aus dem Sternkatalog fiir jeden Stern i bendtigt: Rektas-
zension «;, Deklination J;, scheinbare Eigenbewegung p, ; und p; ;, die Epochen T;, auf
die sich Position und Eigenbewegung beziehen. Die scheinbare Eigenbewegung kann
sich evtl. auf eine andere Epoche als die Position beziehen. Dann ist diese wie folgt um-
zurechnen (Wepner 1982): Sei die Eigenbewegung p,(to) (in s) und p;s(fo) (in”) bezogen
auf die Epoche t; gegeben und sei die gewiinschte Epoche mit #; bezeichnet. Zunachst
werden mit

= 103)300 und - tllooct)o (83)
die Grofien
To = (624007028 + 0203881397 + 02000016772)T + (020083972
—020000757) T? + 0°005T> (8.4)
0 = (5°5685694 — 0°0237028T — 0°00010287%)T — (0°0118528
+0°00010287) T? — 02011611172 (8.5)

berechnet. Zusammen mit der Deklination &y zur Epoche ty (g, dp sind jetzt nicht mit
0.g. Aufnahmemitte zu verwechseln) bzw. é; zur Epoche t; berechnet man die Hilfs-
grofle

sin @ sin(ag + Jp)

siny =
v Cos 01

(8.6)
Die neuen Eigenbewegungen p,(t1) und ps(t1) zur neuen Epoche t; erhélt man schlief3-
lich zu

pa(to) cos &g cos y + 7 ps(to) siny
alt = 7
Pa(t1) 03, (8.7)

ps(t1) = —15pa(tg)cosdpsiny + ps(to) cosy. (8.8)
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Nun sind sowohl Position als auch Eigenbewegung auf die gleiche Epoche t; bezogen.
Bezeichnen wir nun diese gemeinsame Epoche jedes Sternes i mit T;, dann kdnnen wir
die Position der Anhaltssterne zum Aufnahmedatum ¢ berechnen nach

ai(t) = ai(Ti) + pai(Ti) - (t = T)) (8.9)
0i(t) = 6i(Ty) + ps;(Ti) - (t —T;). (8.10)

Im strengen Sinne miifite man auch die Prazession, Nutation und Aberration bertick-
sichtigen. Im allgemeinen ist das Gesichtsfeld jedoch so klein gegeniiber dem ganzen
Himmel, daff man diese Grofsen vernachlédssigen kann. Dazu diirfen diese Aufnahmen
aber nicht zu nahe an den Himmelspolen liegen. Andernfalls mufs man diese Effekte
berticksichtigen (siehe Seidelmann 1992, Kap. 3). Alternativ kann man die Koordina-
ten auf den Himmelsdquator transformieren (Wepner 1982): Dazu benétigen wir die
Mitte der Aufnahme, die wir oben mit &y und &y bezeichnet haben. Unsere Absicht
ist es nun, die gesamte Aufnahme so zu transformieren, dafs die neue Aufnahmemitte
am Himmelsdquator (Deklination 0°) bei 0" Rektaszension liegt und somit die gesam-
te Aufnahme kleine Deklinationen einnimmt. Wir erhalten unsere neuen Koordinaten
w;, 0y aus den alten Koordinaten a;, §; durch

cosdycosay = sind;sindy + cos d; cos dy cos(a; — ) (8.11)
cosdysinay = cosd;sin(a; — wp) (8.12)
sindy = sind;sindy — cos d; sin dy cos(a; — ). (8.13)

Zur besseren Ubersicht werden nachfolgend die so erhaltenen Rektaszensionen a; und
Deklinationen J; weiterhin mit &; und Deklination §; bezeichnet.

Bestimmung der Aufnahmebrennweite: Aus den gemessenen xy-Koordinaten der
Anhaltssterne und deren sphérischen Koordinaten 14{3t sich sofort die Aufnahmebrenn-
weite bestimmen. Uber den Lehrsatz von Pythagoras erhalten wir die Distanz r;; zwi-
schen dem Stern i und Stern j auf dem Negativ zu

rij = \/(xi —x;)?+ (yi —yj)% (8.14)

Die entsprechenden Winkeldistanzen g;; am Himmel erhalten wir aus den bekannten
sphérischen Koordinaten durch Bildung der Skalarprodukte:

X; X; COS &; COS ; cos djcosu;
vi ||y = cosdisinw; | - | cosd;sina; (8.15)
Zi zj sin ¢; sin §;

= COSgij (8.16)

Aus jedem Sternpaar (i, j) konnen wir dann eine Brennweite f;; berechnen durch

T’i]'

= . 8.17
i = g (817)
AufSer einer exakten Bestimmung der Aufnahmebrennweite haben wir nun die Mog-
lichkeit, Fehlmessungen oder falsch identifizierte Sterne zu lokalisieren. Man stellt zu-

néchst eine Tabelle aller Sternpaare (i, j) und der zugehorigen Brennweite f;; auf. Aus
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dem Vergleich der erhaltenen Brennweiten kann man sofort ersehen, wenn bestimmte
Sterne falsch identifiziert oder gemessen wurden (korrekt eingegebene Katalogdaten
natiirlich vorausgesetzt). Alle Brennweiten, die mit einem solchen fehlerhaften Stern
bestimmt wurden, weichen meist drastisch von den anderen Brennweiten (und der
wahren) ab. Dann sollte tiberpriift werden, ob ein Stern bei der Messung verwechselt
wurde, die Messung evtl. grob fehlerhaft ist oder ein anderer Grund fiir diese Unstim-
migkeit vorliegt. Die Ursache kann aber auch ganz allgemein sein (Stern sehr hell, am
Rand etc.), so daf$ es u.U. sinnvoll ist, den Stern herauszunehmen. Er wiirde sicher-
lich bei den spéter berechneten Restfehlern grofie Werte liefern und somit die gesamte
Reduktion verschlechtern.

8.5.5.3 Definition und Berechnung der Tangentialkoordinaten

Wiéhrend der Aufnahme zeigt die optische Achse des Instruments auf einen festen
Punkt an der Himmelssphédre, dessen Rektaszension und Deklination mit g, dy be-
zeichnet wurde. Auf dem Negativ ist dieser Punkt dann die Aufnahmemitte. Legt man
an diesem Durchstoffungspunkt an der Himmelssphiire eine Ebene an, mit der verlan-
gerten optischen Achse als Normale, dann definiert diese Ebene die sog. Tangentialebene.
In dieser Ebene werden die Tangentialkoordinaten X, Y gemessen. Sie werden héufig
auch als Standard- oder Normalkoordinaten ¢, n bezeichnet. In Abb. 8.2 ist der Zusam-
menhang dargestellt. Aus dieser Definition folgt, dafd die Koordinaten in Einheiten der
Aufnahmebrennweite f beziiglich des Ursprungs g, 6o gemessen werden.

Abb.8.2 Zusammenhang zwischen den auf dem
Detektor (CCD, Film) gemessenen Koordinaten
(x,y) und den Tangentialkoordinaten (X,Y). Die
Aufnahmeoptik (astronomisches Teleskop) ist nicht
eingezeichnet.

Die Tangentialkoordinaten (X, Y) lassen sich aus den sphirischen Koordinaten «, § mit
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nachfolgenden Formeln berechnen®:

tand

X - cos g tan(x — ap) (8.19)

cos(g — dp)
= tan(g — d). (8.20)

Durch Umkehrung erhélt man
g = arctanY + (8.21)
a = g+ arctan M (8.22)
cos g

0 = arctan(tangcos(a — ap)). (8.23)

8.5.5.4 Die Bedingungsgleichungen

Wir miissen nun den Zusammenhang zwischen den gemessenen Koordinaten (x,y)
und den Tangentialkoordinaten (X,Y) herstellen. Im Idealfall sieht dieser wie folgt

aus’:

X = x/f (8.24)
Y = y/f. (8.25)

Dieser theoretische Idealfall tritt in der Praxis aber nicht ein. Drehung und Translati-
on beider Koordinatensysteme zueinander, sowie instrumentelle und andere Einfliisse
(z.B. differentielle Refraktion) fithren zu kleinen Diskrepanzen. Diese miissen daher im
obigen Ansatz berticksichtigt werden. Der astrometrische Standardansatz ist daher

X—x/f = ax+by+c (8.26)
Y-y/f = dx+by+c. (8.27)

Die 6 unbekannten Parameter 4, b, c,a’,b’, ¢’ heiSen Plattenkonstanten und sind aus den
bekannten Mefidaten (xy-Meflwerten und sphérischen Koordinaten «,J der Anhalts-
sterne) zu bestimmen. Dieses Verfahren wird auch als Koordinatenverfahren nach Tur-
ner bezeichnet. Wie man zu dem hier angegebenen linearen Ansatz mit 6 Plattenkon-
stanten aus den zu berticksichtigenden Fehlern (Rotation, Translation, etc.) gelangt, soll
hier nicht wiedergegeben werden, da es mehr von theoretischem Interesse ist. Die Be-
ziehungen sind u.a. in Smart (1977) beschrieben.

8.5.5.5 Die Normalgleichungen und deren Ldsung

Um ein lineares Gleichungssystem mit 6 Unbekannten (den Plattenkonstanten) eindeu-
tig losen zu konnen, bendtigen wir mindestens 6 Gleichungen, also je 3 in beiden Koor-
dinaten. Diese sind uns aber durch die 3 Anschlufisterne gegeben, deren Tangentialko-
ordinaten X;, Y; (i = 1,2,3) aus ihren sphérischen Koordinaten «;, 6; berechnet wurden

4Daher werden diese gelegentlich auch als theoretische Tangentialkoordinaten bezeichnet.
5Wenn der Ursprung der Messung mit der Aufnahmemitte zusammenfallt.
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und deren gemessenen Koordinaten mit x;, y; bezeichnet sind. Haben wir jedoch N (mit
N > 3) Anschlufssterne zur Verfiigung, so ist das Gleichungssystem tiberbestimmt,
denn wir haben nun 2N Bedingungsgleichungen zur Verfiigung:

Xj—x1 = axp+bx;+c
Xp—xp = axa+bxy+c
(8.28)
XN—XxNy = axy+bxy+c
Y1 — Y1 = a/X1 + b,yl + c
Y, — Yo = LZ/XZ + b'yz +c
(8.29)

Yn—yn = dxy+byy+c

Die Divison durch die Brennweite f wurde hier weggelassen. Es ergeben sich dann nur
entsprechend andere Werte fiir die Plattenkonstanten. Wir konnen obiges lineare Glei-
chungssystem (LGS) dann mittels eines Ausgleichungsprinzips 16sen, um die wahr-
scheinlichsten Werte fiir die gesuchten Parameter zu finden. Als Ausgleichsverfahren
wird hier die Gaufssche Methode der kleinsten Quadrate verwendet. Diese und andere
Methoden sind in der numerischen Literatur beschrieben, z.B. in Press et al. (1992) und
Brandt (1992).

Wir gehen nun auf Vektor- bzw. Matrizenschreibweise tiber, weil sich dann die Glei-
chungen und deren Losung besonders einfach und iibersichtlich gestalten und sich so
fiir eine Programmierung anbieten. Insbesondere 14fst sich das mathematische Reduk-
tionsmodell sehr leicht erweitern. Der Spezialfall von drei Plattenkonstanten je Koor-
dinate kann (wie in einigen Biichern angegeben) auch elementar iiber die Cramersche
Determinantenregel geldst werden, doch gestaltet sich dann die Aufstellung der Nor-
malgleichungen uniibersichtlicher und insgesamt unflexibel. Wir fiihren also folgende
Matrizen ein:

X1—x Yi—wn
X —xp Yo -1
X= . Y = , (8.30)
XN —xN YN —yn
a a
a=| b |,ad=|V (8.31)
c ol
X1 ]/1 1
X2 Y2 1
B = . (8.32)
XN YN 1
Dann lassen sich die 2N Bedingungsgleichungen als Matrizengleichungen schreiben:
X = B-a (8.33)

Y = B-a. (8.34)
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Die Normalgleichungen werden durch Quadrieren der Bedingungsgleichungen aufge-
stellt und anschlieend geldst. Bezeichnen wir nun die Inverse einer Matrix M mit M1
und die Transponierte mit MT, dann erhalten wir die gesuchten Lésungen a und a’ zu

a = (B'B)'BTX (8.35)
a = (B"B) 'BTY. (8.36)

Fithren wir zusitzlich eine Gewichtsmatrix P ein, so kann man jeder Messung (d.h. je-
dem Anhaltsstern) auch noch ein Gewicht verleihen, um z.B. einen schlecht messbaren
(aber dennoch notwendigen) Stern in seinem Einflufs abzuwerten. Die Gewichte stehen
auf der Diagonalen dieser Matrix. Erhalten alle Sterne das gleiche Gewicht, dann ist
die Gewichtsmatrix mit der Einheitsmatrix identisch. Soll aber z.B. der 2-te Stern das
geringere Gewicht p = 0.7 erhalten, dann ist

1 0

0.7
P= ' . (8.37)

0 1
Die Losungen erhalten wir nun entsprechend iiber

a = (B™PB) 'BTPX (8.38)
a = (B'PB) 'BTPY. (8.39)

Will man gar in beiden Koordinaten unterschiedliche Gewichte verleihen, sind ent-
sprechend zwei Gewichtsmatrizen — etwa Py, Py — einzufithren und diese dann in
(8.38 — 8.39) einzusetzen.

Die Plattenkonstanten in beiden Koordinaten, a = (a,b,¢)” und a’ = (a’,¥/,¢')T sind
jetzt bekannt. Man kommt also mit elementaren Matrixoperationen wie Inversion,
Transponierung und Multiplikation aus, um das gesamte Problem numerisch zu 16-
sen. In der Literatur zur numerischen Mathematik (und/oder auf den teilweise ange-
botenen Begleitdisketten) wird oft der Sourcecode fiir solche Aufgabenstellungen an-
gegeben, so dafs dieser nur noch fiir ein eigenes Programm {ibernommen werden muf3.
Auch tiber das Internet (z.B. tiber eine WWW-Suchmaschine) findet man zahlreiche
Bibliotheken oder fertige Programmstiicke in verschiedenen Hochsprachen (z.B. auch
C++ Klassenbibliotheken), die solche Algorithmen und Funktionen bereitstellen. Der
Programmierer kann sich (wenn er mochte) auf das eigentliche Astrometrie-Programm
konzentrieren.

Nun kann zu der Berechnung der Kometenposition ay, J; iibergegangen werden. Aus
den gemessenen Koordinaten (x, y) eines Objektes (Komet, Planetoid) lassen sich ent-
sprechend den Bedingungsgleichungen die Tangentialkoordinaten (X, Yy) des Objek-
tes berechnen, d.h. also bei 6 Plattenkonstanten

Xy = axx+by+c (8.40)
Yy = ax+by+c. (8.41)

Mit (8.21 — 8.23) erhalten wir schliefilich die gesuchten sphérischen Koordinaten ay, d.
Diese beziehen sich natiirlich auf das System, in dem auch die Koordinaten der An-
haltssterne vorliegen. Beim PPM z.B. erhélt man eine Position, die sich auf J2000/FK5
bezieht.
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8.5.5.6 Hohere Reduktionsansitze

Der hier betrachtete (lineare) Standardansatz mit 6 Plattenkonstanten ist fiir fast alle
Anwendungen ausreichend. Es gibt aber Ansitze von hoherer Ordnung, die vielen an-
deren (aber in ihrer Groflenordnung wesentlich kleineren) Fehlern Rechnung tragen
und zu Ansitzen mit bis zu 12 Plattenkonstanten je Koordinate fiithren. Beispielsweise
gibt es Abhédngigkeiten von der Farbe oder Helligkeit der Sterne. Dies zu beriicksich-
tigen, hat aber nur bei Grofifeldaufnahmen Sinn, wo auch die Anzahl der Anhaltsster-
ne ausreichend grof3 ist. Beispielsweise sind derartige Ansitze bei der Erstellung von
astrometrischen Katalogen sinnvoll. Die Erfahrung zeigt aber, dafs i.a. der einfachste
der moglichen Ansitze verwendet werden sollte und auch die besten Resultate liefert.
Im allgemeinen bedeutet das Gesagte, dafs fiir gdngige Astrographen und Teleskope
der Standardansatz ausreicht und eventuell noch radiale Verzeichnungen (besonders
in der High-Level Astrometrie) zu beriicksichtigen sind. Die Beriicksichtigung radialer
Verzeichnungen kann prinzipiell auf verschiedenen Wegen erfolgen:

e Bei der Reduktion jeder Aufnahme durch einen entsprechend erweiterten Ansatz
(s.u.).

e Einmalig durch die gezielte Reduktion mit einem entsprechend erweiterten An-
satz. Bei allen weiteren Reduktionen werden die nun bekannten Verzeichnungs-
konstanten einbezogen. Hier bietet es sich an, einen Sternhaufen aufzunehmen,
der astrometrisch exakt vermessen wurde. Eichhorn (1970) publizierte einen
Plejaden-Katalog, in Girard et al. (1989) findet man genaue Positionen des Stern-
haufens M67.

e Die Verzeichnungskonstanten werden experimentell mit Hilfe gleitender Stern-
paare bestimmt und kdonnen von da ab als bekannte Parameter bei weiteren Re-
duktionen einbezogen werden. Dazu wird ein Sternpaar bekannten Abstandes
durch Mehrfachbelichtung auf dem ganzen Negativ verteilt abgebildet und an-
schliefSend vermessen. Vorteilhaft ist hier, dafs die Genauigkeit von Sternpositio-
nen nicht eingeht.

Der um die radialen Verzeichnungen erweiterte Reduktionsansatz ist:

X—x/f = ax+by+c+axr? (8.42)
Y-y/f = dx+by+c +a'yr? (8.43)
mitr? = x* 4+ (8.44)

wobei mit &, a’ die radialen Verzeichnungskonstanten in beiden Koordinaten bezeich-
net seien®. Durch eine entsprechende Erweiterung der Normalgleichungen (also der
Matrizen B, a, a’) kann man nun die Reduktion mit diesem hoheren Ansatz durchfiih-
ren.

Eine ausfiihrliche Untersuchung iiber die Abbildungseigenschaften eines Refraktors
hat Jahn (1986) durchgefiihrt. Eine Untersuchung iiber die erreichbaren Genauigkeiten
von Astrographen ist in (Fehlberg 1989) gemacht worden.

®Sie sind nicht notwendigerweise identisch.
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Spezielle Reduktionsansdtze: Schmidtkameras haben ein anderes Abbildungsprinzip
als Refraktoren oder Newton-Reflektoren. Dies muf (bei hohen Genauigkeitsanforde-
rungen) bei dem fiir die Reduktion zu Grunde gelegten Modell berticksichtigt werden.
Die gewohnliche Kometen-Astrometrie ist davon nicht betroffen, der interessierte Leser
sei daher auf spezielle Literatur verwiesen (Yatsenko 1987).

8.5.5.7 Fehlersuche und -minimierung

Mit Hilfe von (8.40 — 8.41) kann die Position des Kometen berechnet werden, aber
auch fiir jeden einzelnen Stern kann seine Sternposition aus den xy-Messungen
und den gefundenen Plattenkonstanten zurtickgerechnet werden: man berechnet aus
den gemessenen xy-Koordinaten die Tangentialkoordinaten X;, Y; aller Referenzsterne
und daraus erhdlt man mit (8.21 — 8.23) deren sphérische Koordinaten «;, d; (Rech-
nung). Die Koordinaten-Differenzen im Sinne Katalog minus Rechnung (O-C fiir
Observed —Calculated) bezeichnet man als Restfehler oder Residuen. Sie werden meist
in Bogensekunden angegeben, im Falle der Rektaszension i.a. mit cos(d) multipliziert.
War das Normalgleichungssystem nicht tiberbestimmt (d.h. man hatte fiir die 6 Plat-
tenkonstanten genau drei Anhaltssterne zur Verfiigung), so sind die Restfehler der An-
haltssterne notwendigerweise Null. Wurden jedoch mehr als drei Anhaltssterne ver-
wendet (was unbedingt angestrebt werden sollte), so wird man eine Abweichung zwi-
schen den errechneten und den wirklichen (Katalog-)Koordinaten feststellen, die Rest-
fehler der Anhaltssterne sind i.a. also ungleich Null. Dies ist kein Rechenfehler, sondern
beruht auf den unvermeidbaren Unsicherheiten einer Messung’. Weicht der Restfehler
fiir einen bestimmten Stern erheblich vom Durchschnitt ab (z.B. um mehr als einen
Faktor drei), so sollte man priifen, ob dort ein Mefifehler vorliegt. Diese konnen durch
Mehrfach- und 90°-Drehmessung verringert werden. Unter Umstdnden wird man wah-
rend der Reduktion anhand der Residuen die Auswahl der Sterne noch dndern und
variieren bzw. den Sternen verschiedene Gewichte verleihen (einem sehr hellen und
damit schlechter messbaren Stern kann man z.B. ein geringeres Gewicht —etwa p = 0.8
— geben). Ein iteratives Vorgehen ist da manchmal notwendig.

Stretchfaktor: Everhart (1984) schldgt zusatzlich noch folgenden Weg fiir die Lokali-
sierung von Fehlern vor. Aus den Plattenkonstanten berechnet man den

[ b2 4 2
Stretch — Faktor = [7/27::__2,2 (8.45)

Weicht dieser Faktor stark von Eins ab, so liegt entweder bei einem oder mehreren
Sternen ein (Mef3-)Fehler vor oder der Film hat nach der Belichtung seine Form stark
verdandert (Filmzerrung).

Iterative Mittelpunktsbestimmung: Ist man an der exakten Aufnahmemitte (g, do)
interessiert, so kann diese wie folgt iterativ ermittelt werden: Zunéchst bestimmt man
grob die Mitte und fiihrt die Reduktion nach Turner wie beschrieben durch. Setzen wir
in (8.21 — 8.23) fiir X; und Y; Null ein, erhalten wir daraus neue Werte fiir die Himmels-
mitte «g, dp. Damit wird die gesamte Rechnung wiederholt, bis sich die so berechneten
Koordinaten «y und dy nicht mehr wesentlich dndern.

7Und evtl. auf Unzulénglichkeiten des zugrunde gelegten Reduktionsmodells.
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8.5.5.8 Arbeitsschritte einer Reduktion

Die einzelnen Schritte der Reduktion seien hier noch einmal aufgefiihrt. Die gemesse-
nen Koordinaten (x,y) der Sterne und Objekte liegen bereits vor.

1. Zuerst werden die Tangentialkoordinaten Xj, Y; der N Anhaltssterne berechnet.
Da sich die sphérischen Koordinaten «;, J; auf eine bestimmte Katalogepoche t
beziehen, miissen die Koordinaten aller Sterne zuerst mit Hilfe der Eigenbewe-
gungen (p,, ps) auf das Aufnahmedatum ¢ umgerechnet werden:

a(t) = a(to) + pal(to) - (t = to) (8.46)
6(t) = d(to) + ps(to) - (£ —to). (8.47)

Nun konnen mit Hilfe von (8.18 — 8.20) die Tangentialkoordinaten aller Anhalt-
sterne berechnet werden.

2. Die Normalgleichungen werden aufgestellt und geldst (8.35 — 8.36). Die Platten-
konstanten (6 bzw. 8, je nach Ansatz) sind nun bekannt.

3. Die sphdrischen Koordinaten der Anhaltssterne («;, ;) werden zuriickgerechnet
und die Restfehler (ap — ac) - cos(dc), o — ¢ berechnet. Mit Hilfe der Restfeh-
ler und der anderen beschriebenen Methoden der Fehlerlokalisierung werden bei
Bedarf Sterne herausgenommen oder andere Gewichte bei der Reduktion verlie-
hen.

4. Aus den gemessenen Koordinaten (x, yx) eines Objektes (Komet, Planetoid) wer-
den entsprechend dem gewé&hlten Reduktionsmodell die Tangentialkoordinaten
(Xk, Yx) des Objektes berechnet, also z.B. bei 6 Plattenkonstanten gemaf3

Xy = axg+byr+c (8.48)
Yo = dxe+by+c. (8.49)

5. Mit (8.21 — 8.23) werden aus den Tangentialkoordinaten nun die gesuchten sphéa-
rischen Koordinaten («, J;) des Kometen berechnet. Diese beziehen sich nattirlich
auf das System, in dem auch die Koordinaten der Anhaltssterne vorliegen. Beim
PPM z.B. erhélt man eine Position, die sich auf das System J2000/FKS5 bezieht.

6. Hatte man die gesamte Aufnahme gemas (8.11 — 8.13) auf den Himmelsédquator
transformiert, muf$ dies nun riickgangig gemacht werden. Dazu wird die Objekt-
position mit den urspriinglichen Werten fiir (xg, dp) zuriicktransformiert.

Weitere Reduktionen werden nicht angebracht. Der erhaltene Ort wird nicht explizit
um solche Effekte wie Aberration oder tdglicher Parallaxe korrigiert. Bei der Weiter-
gabe der Beobachtungen mufs der Beobachtungsort genannt werden (MPC-Code, geo-
graphische Koordinaten A, ¢ oder parallaktische Faktoren Axy, Az), damit die tagliche
Parallaxe bei der Bahnberechnung berticksichtigt werden kann. Man erhilt einen sog.
astrometrischen Ort, d.h. einen mittleren Katalogort.

Es gibt bereits seit einigen Jahren Programme (verschiedenster Qualitdt) auf dem PD-
oder Sharewaremarkt, mit denen diese Reduktionen durchgefiihrt werden kénnen. La.
erwarten diese Programme die Eingabe (interaktiv oder besser iiber einzulesende Da-
teien, die zuvor mit einem Editor erstellt wurden) der gemessenen xy-Koordinaten der
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zuvor identifizierten Anhaltssterne sowie der ausgewdhlten Objekte; aufSerdem die Ka-
talogdaten (mindestens Position, Eigenbewegung und Epoche) der ausgewihlten Ster-
ne. Gerade das manuelle Bereitstellen dieser Eingangsdaten ist (neben dem eigentli-
chen Mef3prozefi) eine zeitraubende Angelegenheit. Erfahrungsgemaf3 liegen zwischen
dem Anfertigen der Aufnahme und dem Endergebnis (die Position des Kometen) viele
Stunden Arbeit. Dies war einer der Griinde, warum in den vergangenen Jahrzehnten
(als noch photographisch gearbeitet wurde) nur sehr wenige Amateure sich mit der
Astrometrie von Asteroiden und Kometen beschiftigt haben. Dies hat sich mit dem
Einzug der CCD-Technologie gedndert.

8.5.6 Zusdtzliche Bemerkungen bei der Astrometrie von Kometen

Die Positionsbestimmung eines Kometen auf einem Photo unterliegt im Gegensatz zu
der Bestimmung der Position eines Sternes oder eines Kleinplaneten noch einigen Be-
sonderheiten.

Zunichst einmal mufd die Aufnahme fiir eine Messung geeignet belichtet sein. Als
Faustformel kann man sagen, dafs die Aufnahme so kurz wie moglich belichtet wer-
den sollte, so dafs die innere Kometenkoma zusammen mit den Anhaltssternen gerade
sicher genug abgebildet wird. In der Regel wird man aber mehrere Aufnahmen ver-
schiedener Belichtungszeit herstellen, damit man sich die optimale(n) Aufnahme(n)
heraussuchen kann.

Man mifit immer auf den hellsten Punkt in der Koma. Ist die Koma elongiert, so
darf man keinesfalls die geometrische “Mitte” der Koma messen. Bei der Messung
mit einem Computerprogramm (eines digitalisierten photographischen Bildes oder ei-
ner CCD-Aufnahme) kann die Software als Zentrierungsalgorithmus eine Lichtschwer-
punktsbestimmung durchfiihren.

8.6 CCD-Astrometrie

In Kapitel 7 wurde bereits ein einfaches Beispiel fiir die astrometrische Auswertung ei-
ner CCD-Kometenaufnahme gegeben. Wesentliche Vorteile der CCD-Astrometrie sind:

e Die Aufnahmen konnen sofort am Rechner beurteilt werden (Aufnahmegiite,
Identifikation des Objektes, Ist das Objekt im Gesichtsfeld?). Die wichtigsten Auf-
nahmedaten wie Datum und Zeit werden i.a. bereits mit dem Bild zusammen
abgespeichert (im sog. Header). Lastiges Notieren (Fehlerquelle!) dieser Daten
entfallt.

e Aufgrund der grofieren Empfindlichkeit der CCD kommt man mit wesentlich
kiirzeren Belichtungszeiten aus. Die Eigenbewegung der Objekte macht sich nicht
so schnell (beim anschlieSenden Messen fehlerverursachend) bemerkbar.

e Die Aufnahme enthilt bereits die Ortsinformationen (Pixel-Matrix). Das Ausmes-
sen kann mit einem Programm leicht erfolgen. Der teure Kauf oder Bau eines
KoordinatenmefStisches entfallt.

e Da alle Sternkataloge heute auch in maschinenlesbarer Form vorliegen (CD-
ROM) kann der gesamte Verarbeitungs- und Reduktionsprozef mit dem Com-
puter erfolgen. Insbesondere ist mit geeigneten Programmen keine “Handarbeit”
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mehr erforderlich. Dies senkt die Fehleranfalligkeit und bedeutet insbesondere
eine erhebliche Zeit- und Arbeitsersparnis.

Hauptnachteil war bislang das kleine Gesichtsfeld von CCD-Aufnahmen. Die giangigen
Astrometrie-Kataloge wie der PPM lieferten i.a. nicht ausreichend viele Anhaltssterne
auf einer solchen CCD-Aufnahme. Lediglich der Guide Star Catalog (GSC) liefert mit
seinen etwa 15 Mio. Sternen auch auf Aufnahmen unter einem Quadratgrad geniigend
viele Referenzsterne. Der Katalog war aber urspriinglich nicht fiir astrometrische Zwe-
cke gedacht (insbesondere enthilt er keine Eigenbewegungen). Dennoch wurde er in
den letzten Jahren (von Amateuren und Profis) mit Erfolg fiir die CCD-Astrometrie
eingesetzt und es hat sich gezeigt, daff derart gewonnene CCD-Positionen von Ko-
meten und Asteroiden recht genau und den photographischen meist sogar iiberlegen
sind! Diese Situation wird sich in Zukunft noch verbessern, da derzeit mehrere neue
Astrometrie-Kataloge in Vorbereitung sind, die eine hohere Sterndichte aufweisen und
auf der anderen Seite auch bei Amateur-Kameras der Trend zu grofleren CCD-Chips
(derzeit) noch ungebrochen ist — so ist der Kodak KAF-0400 inzwischen schon weit ver-
breitet und der doppelt so grofie KAF-1600 wird bereits in einigen Kameramodellen
(z.B. OES LcCCD12n, SBIG ST-8) eingesetzt.

Im Grunde verlduft die Auswertung einer CCD-Aufnahme analog zu der einer pho-
tographischen. Hat man die xy-Werte der Sterne und Objekte auf dem CCD-Bild ge-
messen, dann konnen — zusammen mit den Katalogdaten — die “Platten”-Konstanten
berechnet und anschlieffend die gesuchte Objektposition ermittelt werden. Fiir den Fall,
daf} jeder Stern auf genau einem Pixel abgebildet wird, wéren die gesuchten xy-Werte
eben diese Pixel-Koordinaten (die Bildelemente sind ja in Form einer Matrix oder eines
”Array” zu m Zeilen und n Spalten angeordnet). Auf einer realen CCD-Aufnahme wird
(und sollte!) jeder Stern (oder der Komet) auf mehr als einem Pixel abgebildet. Durch
einen einfachen Algorithmus kann nun der Lichtschwerpunkt innerhalb eines vorgege-
benen kreis- oder rechteckigen Bereiches (Box) ermittelt werden. Man positioniert diese
Box so, daf3 der Stern (oder die Koma des Kometen) innerhalb dieser Box liegt. Das Pro-
gramm ermittelt dann den Lichtschwerpunkt innerhalb der Box Subpixel genau — das
sind die gesuchten xy-Werte. Mit diesen Daten konnte man wie im Abschnitt zur photo-
graphischen Astrometrie beschrieben fortfahren. Viele der etwas komfortableren CCD-
Bildverarbeitungsprogramme bieten aber die Moglichkeit, die gesamte astrometrische
Reduktion durchzufiihren. Nachdem die Sterne ausgewahlt und deren xy-Koordinaten
mit den programmspezifischen Moglichkeiten ermittelt wurden, mufs der Benutzer
manuell eine Datei erstellen, in der die Katalogdaten (u.U. in einer vom Programm
vorgegebenen Form) der gewdhlten Referenzsterne dem Programm mitgeteilt werden.
Danach kann er mit der eigentlichen Reduktion fortfahren und die gesuchte Position
seines Objektes bestimmen. Nach dieser Methode arbeiten Programme wie MIDAS,
IRAF, die MIRA-Produktreihe und die MiPS-Produktreihe — um nur einige geldufige
zu nennen. Die unterschiedlichen Methoden dieser Programme, um die Sternposition
zu messen und der anschlieffenden Reduktion, sind in Heiser et al. (1996) beschrieben.
Der wesentliche Nachteil all dieser Programme ist, dafs die Referenzsterne nicht auto-
matisch auf der CCD-Aufnahme identifiziert und nach der Auswahl durch den Benut-
zer deren Katalogdaten selbststandig aus einer entsprechenden Datenbank (CD-ROM)
entnommen werden. Letzteres leistet das PC-Programm Astrometrica von Herbert Raab
(Herbert .Raab@jk.uni-linz.ac.at) aus Osterreich. Es ist inzwischen weitverbreitet
und bietet fiir einen geringen Preis ($ 25.-) einen hohen Komfort. Neben dem Pro-
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gramm wird die GSC-CD-ROM der Astronomical Society of the Pacific (ASP) benétigt, die
entweder dort (ca. $ 70.- zzgl. $ 5.- Verand) oder tiber Astronomie-Héndler in Deutsch-
land bezogen werden kann. Das Programm kann in der Version 3.1 neben den SBIG-
Bildformaten (ST-4 bis ST-8) auch das professionelle FITS (8,16,32 Bit Integer), TIFF (un-
komprimiertes 8 und 16 Bit gray scaled) und die Bildformate der Cookbook-Kamera
CB211 (PIX), CB245 (PA/PB,P1/P2/P3) lesen. Die Bild-Header werden weitestgehend
ausgewertet (Datum, Zeit etc.). Der Weg einer Messung mit dem Programm sei nach-
folgend kurz skizziert: Nachdem ein Bild eingelesen wurde, kann man es sich auf dem
Bildschirm darstellen lassen und ggf. im Kontrast anpassen. Wird der Bildheader nicht
vollstindig ausgewertet, konnen die fehlenden Angaben im Programm in eine Maske
eingetragen werden. Nachdem man die Aufnahmemitte, die CCD-Feldgrofie und evtl.
eine Bild-Rotation vorgegeben hat, wird eine GSC-Karte zusammen mit dem CCD-Bild
angezeigt, die relativ gut tibereinstimmen (sollten). Durch einfaches Klicken mit der
Maus wahlt man seine Referenzsterne aus. Die Katalogdaten der ausgewahlten Ster-
ne werden automatisch von der CD gelesen. Anschlieflend werden diese zusammen
mit dem Objekt vermessen. Dies geschieht, indem man die (in ihrere Grofle verdander-
bare) Mef3-Box auf den Stern/das Objekt zentriert. Besonders bequem ist, dafd (wenn
alle Aufnahmeparameter richtig gesetzt sind) die Box automatisch auf den nichsten
zu vermessenden Stern positioniert wird, man mufs sich nichts “merken”. Ist dies alles
getan, erhdlt man nach der Reduktion die Position und (wenn gewiinscht) die Hel-
ligkeit des Objektes, aufSerdem die Restfehler der Sterne, womit man Fehlmessungen
oder sonstige AusreifSer identifizieren und ggfs. eliminieren kann. Die Ausgabe kann
u.a. im MPC-Format erfolgen (Abb. 8.3), so daf$ diese Datei nur noch per Email an das
Minor Planet Center geschickt werden muf8. Daneben hat das Programm noch weitere
niitzliche Funktionen, z.B. einen eingebauten Blinkkomperator, womit die Suche von
beweglichen Objekten erheblich erleichtert wird. Das Programm ist als eingeschréankte
Version frei (z.B. iiber FTP von einem SimTel-Archiv) verfiigbar und kann von Interes-
sierten selbst getestet werden.

Abb. 8.3 Ausgabe der Mefiergebnisse von Astrometrica im MPC-Reportformat.

COD 540

0BS E. Meyer, E. Obermair, H. Raab

TEL 0.3m £/5.2 Schmidt-Cassegrain + CCD

NET GSC

ACK CREPORT file created 1997 02 02, 23:48:57

CJ97C010 (C1997 02 02.88035 09 10 41.76 +12 21 26.5 17.5 T 540
CJ97C010 C1997 02 02.89616 09 10 41.31 +12 21 27.5 540
CJ97C010 C1997 02 02.90784 09 10 40.97 +12 21 29.6 540

Es sei an dieser Stelle aber ausdriicklich hervorgehoben, dafd Astrometrica ein reines
CCD-Astrometrieprogramm ist und daher nicht mit o.g. Bildverarbeitungsprogrammen
vergleichbar ist (oder gar ersetzt).

Erwédhnt sei an dieser Stelle auch noch das Programm Charon, das (kostenlos) als Zu-
gabe zum Sternkartenprogramm GUIDE 5 erhiltlich ist und diese CD auch benétigt.
Das Programm befindet sich gegenwirtig in der Entwicklung und ist noch recht rudi-
mentdr, arbeitet aber schon mit den wichtigsten CCD-Bildformaten. Es strebt eine noch
hoéhere Automation der astrometrischen Reduktion an als beispielsweise Astrometrica.
Prinzipiell reicht es dem Programm, wenn ihm beim Aufruf der Bildnamen und das
aufgenommene Objekt (z.B. Asteroid 386 oder Komet Hale-Bopp) mitgeteilt wird. Es
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versucht dann selbststindig alle Sterne und Objekte zu identifizieren und auszumes-
sen. Anschlielend werden die erhaltenen Positionen in entsprechene Report-Dateien
geschrieben. Eine Interaktion des Anwenders ist nicht mehr notwendig, aber am dar-
gestellten Bild durchaus moglich. Das Programm kann u.a. von der Guide-Homepage
(http://www.projectpluto.com) geladen werden.

Mit der CCD-Technologie steht z.Zt. die genaueste, effizienteste und (mit einem Pro-
gramm wie Charon oder Astrometrica) bequemste Art der Astrometrie zur Verfiigung.
Erfahrungsgemaf kann die Position eines Kometen oder Asteroiden in deutlich unter
einer Stunde ermittelt werden. Per Email sind solche Beobachtungen, je nach ”"Post-
weg”, schon nach Minuten weltweit weitergemeldet. Zusammen mit der freien Ver-
fiigbarkeit eines Amateurs iiber sein Teleskop (im Gegensatz zu vielen professionellen
Sternwarten) kann er hier eine wichtige Aufgabe tibernehmen, wenn es um die kurz-
fristige Bereitstellung genauer Positionen bei neuentdeckten Objekten geht.

8.7 Geographische Ortsbestimmung

Meldet man zum ersten Mal seine Beobachtungen an das Minor Planet Center (MPC),
so mufs die geographische Lange A, Breite ¢ und Hohe tiber NN des Beobachtungsplat-
zes mitgeteilt werden. Die Koordinaten sollten auf wenige Meter genau ermittelt wer-
den, daher reicht es nicht aus, die Position direkt aus einer gewohnlichen Karte zu ent-
nehmen. Vielmehr muf$ der Beobachtungsort in einer topographischen Karte (1:25000,
1:10000, 1:5000, etc.) in sog. Gauf$-Kriiger-Koordinaten gemessen werden. Diese Gaufs-
Kriiger Koordinaten konnen in die gesuchten geographischen Koordinaten umgerech-
net werden (Wepner 1982, S.126ff). Alternativ dazu kann man seine Position mit einem
GPS-Gerit (Global Positioning System) ermitteln. Man erhélt dann einen Stationscode
vom Minor Planet Center mitgeteilt (z.B. 510 fiir Siegen).

8.8 Meldung und Publikation der Beobachtungen

Die (klassische) Astronomie ist im wesentlichen eine empirische Wissenschaft. Sie lebt
von Beobachtungen, deren Publikation und Archivierung. Im besonderen trifft das
auch fiir die Astrometrie zu. Man sollte daher seine Beobachtungen auch an die ent-
sprechenden Stellen weiterleiten. Im wesentlichen stehen folgende Moglichkeiten offen
— abhéngig von Art der Beobachtung und des Objektes:

e Das Minor Planet Center (MPC) in Cambridge/USA. Es ist weltweit die zentrale
Stelle fiir die Meldung, Publikation und Archivierung von astrometrischen Posi-
tionen kleiner Planeten und Kometen. Hier werden auch die Beobachtungen fiir
Bahnbestimmung (und Bahnverbesserung) neu entdeckter Objekte verwertet und
die Resultate in den Minor Planet Circulars (auch mit MPC abgekiirzt) oder den
IAU-Circulars verdffentlicht. Man sollte sich an die Empfehlungen des MPCs fiir
die Meldung der Positionen halten. Im allgemeinen sind nur genaue Positionen
erwiinscht und vor allem bei gewo6hnlichen Objekten sollte man nicht klecker-
weise melden, sondern z.B. monatlich (entsprechend der Erscheinungsweise der
Minor Planet Circulars). Weitere Informationen zur Meldung von Beobachtungen
sind in den Editorial Notices der Zirkulare enthalten oder finden sich auf der Ho-
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mepage des MPC (http://cfa-www.harvard.edu/cfa/ps/mpc.html). Das MPC
akzeptiert Beobachtungen nur in computerlesbarer Form (Email, FIP, Disketten).

e Das Minor Planet Bulletin (MPB). Dieses vierteljahrlich in den USA erscheinende
Mitteilungsblatt veroffentlicht und archiviert Amateur-Beobachtungen ab einer
Genauigkeit von etwa 10”, hauptsichlich von Planetoiden. Es eignet sich vor al-
lem fiir die Publikation semigenauer Beobachtungen, die man nicht an das MPC
schicken mochte und sollte.
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9 Spektroskopie

von M.Kretlow

9.1 Einleitung

Das Licht, das von einem Himmelskorper zu uns gelangt, enthdlt eine Fiille von Infor-
mationen. Diese im Licht “verschliisselten” Informationen geben dem Beobachter Auf-
schlufs tiber die Natur des Objektes sowie tiber physikalische und chemische Prozesse,
mit denen das Objekt oder sein ausgesandtes Licht auf dem Weg zu uns wechselwirkt.
Eine der wichtigsten astrophysikalischen Untersuchungsmethoden ist die Spektrosko-
pie. Sie ermoglicht es, Aussagen {iiber die chemische Zusammensetzung des beobach-
teten Objektes zu treffen. Das die — heutzutage sehr ausgefeilten — spektroskopischen
Methoden in der professionellen Forschung weit mehr als eine “simple” chemische
Fernanalyse darstellen, sondern auch dem Nachweis und der Untersuchung einer Rei-
he von physikalischen Prozessen dienen, sei an dieser Stelle nur erwahnt. Ein Blick in
Lehrbiicher iiber die moderne, beobachtende Astrophysik (z.B. Kitchin 1984) oder in
Fachpublikationen wird dies sofort verdeutlichen.

Ziel des Kapitels soll aber sein, Beobachtungsmethoden und -méglichkeiten vorzustel-
len, die fiir den Amateurastronom noch realisierbar sind. Zwei Faktoren kommen uns
dabei entgegen: Die Anwendung der leistungsfdhigen CCD-Technik und der Umstand,
dafd die durchschnittliche Teleskopgrofie in Amateur- und Volkssternwarten in den
letzten Jahren gewachsen ist. Dennoch soll nicht verschwiegen werden, dafs die An-
forderungen an den Beobachter und das Instrumentarium relativ hoch sind. Das trifft
im besonderen fiir den Bau und Einsatz eines Spaltspektrographen zu. Mit Amateur-
instrumenten sind nur relativ helle Kometen spektroskopisch zugéanglich, was den Be-
obachter aber nicht daran hindert, “flaue” Zeiten mit der Spektroskopie anderer, inter-
essanter Objekte zu verbringen (in der FG Spektroskopie der VdS wird man zahlreiche
Anregungen finden). Mit der heutigen Technik ist mehr moglich, als es vor 10 oder 20
Jahren photographisch der Fall war. Das diirfte einer der Griinde dafiir sein, daf} sich
bislang nur wenige Amateure an der Kometenspektroskopie versucht haben (Pollmann
et al. 1987).

Das gesamte Kapitel behandelt die spektroskopische Beobachtung unter Verwendung
einer CCD-Kamera als Detektor. Dies ist in ihrer Leistungsfahigkeit und zunehmenden
Verbreitung in Amateurkreisen begriindet, sowie in der praktischen Erfahrung des Au-
tors mit diesem Typ von Strahlungsempfédnger. Insbesondere die (nicht unerhebliche)
Bildnachbearbeitung und Auswertung lafit sich digital leichter und effizienter bewerk-
stelligen. Grundsétzlich gelten die hier gemachten Ausfiihrungen aber auch fiir den
photographischen Film, wenngleich die Arbeitsschritte an sich abweichen kénnen.

176
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9.2 Einfiihrung in die Physik der Kometen

Beobachten wir einen Kometen am Himmel, so sehen wir bekanntlich nicht den ei-
gentlichen Korper, den Kometenkern. Vielmehr ist die fiir uns sichtbare Kometener-
scheinung die Folge einer (komplexen) Wechselwirkung des Kernes mit seiner Umge-
bung. Kometen(kerne) kann man sich nach dem Whippleschen Modell als “schmutzige
Schneebille” vorstellen, also als ein Konglomerat aus gefrorenem Wasser und anderen
gefrorenen Gasen, sowie darin eingelagerten, festen (Staub-) Partikeln. Bewegt sich nun
ein Komet auf seiner Bahn in das innere Sonnensystem, so setzt wegen der zunehmen-
den Erwdrmung des Kernes ab etwa 3 AE heliozentrischer Distanz an seiner Oberflache
eine Aktivitit ein!. Das Eis sublimiert und es bildet sich eine diffuse Wolke gasformiger
Anteile um den Kern, die Koma. Die in den Oberflichenschichten eingelagerten Staub-
partikel werden bei diesem Prozefs ebenfalls in die Koma freigesetzt. Das Gas wird
vom Sonnenlicht zu Fluoreszenz- oder Resonanzleuchten angeregt. Die Hauptbestand-
teile eines Kometen sind Wasser (H,O) und Kohlendioxid (CO,), daneben molekularer
Kohlenstoff (C;), Kohlenmonoxid (CO) und Cyan (CN). Die Wassermolekiile und auch
andere, vor allem komplexe Molekiile dissoziieren nach ihrer Freisetzung aufgrund der
UV-Strahlung der Sonne in einfachere Strukturen (Radikale und Radikalionen), i.w. fin-
det man?: CN, Cy, C3,CH, CO,NH, NH,, OH, OH ", CH. Im optischen sind die Emissi-
onsbanden des C, sehr intensiv; sie werden nach ihrem Entdecker als Swan-Banden be-
zeichnet. In ndchster Sonnennéhe findet man auch atomare Linien. Das Wassermolekiil
(H20) wird in einatomigen Wasserstoff (H) und ein Hydroxyl-Radikal (OH) aufgespal-
ten. Dies fiihrt zur Bildung einer Wasserstoffhalo um den Kometen, die sehr viel grofser
ist als die Koma selbst (Grofsenordnung 100 000 km) und einer etwas kleineren Hydro-
xylwolke . Beides kann im UV nachgewiesen werden. Von der Sonne wird fortwahrend
ein Strom von geladenen Partikeln freigesetzt, die sich mit einer Geschwindigkeit von
einigen hundert km /s durch den interplanetaren Raum bewegen. Treffen diese Partikel
auf die geladenen Teilchen der Koma, werden letztere mitgerissen — es bildet sich der
sog. Plasmaschweif (auch Typ I Schweif). Im Spektrum des Schweifes erscheinen Emis-
sionsbanden von Molekiilionen, insbesondere des Kohlenmonoxidions (CO™), das fiir
die blduliche Farbe des Schweifes auf photographischen Aufnahmen verantwortlich
ist. Daneben findet man auch Banden von CO; ,CH",CN™",C*,N;,H,O". Der Strah-
lungsdruck des Sonnenlichtes bewirkt, dafs auch die Staubteilchen weggetrieben wer-
den und den Staubschweif des Kometen bilden. Dieser reflektiert das Sonnenlicht und
emittiert daher ein kontinuierliches Sonnenspektrum (ein heller Staubschweif erscheint
dem Auge somit gelblich).

9.3 Spektrographen

In diesem Abschnitt soll ein kurzer Einblick in die Funktionsweise eines Spektralap-
parates gegeben werden. Dabei wird weniger auf formale Akribie Wert gelegt. Auf

IDies ist als Durchschnittswert anzusehen. Gelegentlich setzt die Aktivitit bereits in groferen Distanzen
ein. Beispielsweise war dies bei Komet Hale-Bopp der Fall, der bereits in rund 7.3 AE heliozentrischer
Distanz mit einer Helligkeit von etwa 10.5™ entdeckt wurde.

2Es kann nicht zweifelsfrei gesagt werden, ob die relativ einfachen Molekiile wie Cyan und Kohlen-
monoxid, die im Spektrum beobachtet werden, mit den urspriinglich vom Kern freigesetzten identisch
sind, oder nur Folgeprodukte der Photodissoziation (und sonstiger Prozesse wie Zusammenstofe oder
chemische Reaktionen) anderer Muttermolekiile sind.
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theoretische Hintergriinde und zugehorige Gleichungen soll an dieser Stelle verzich-
tet werden, der Leser sei auf die Literatur verwiesen. Es sollen vielmehr die grund-
legenden Uberlegungen fiir den Bau eines eigenen Spektrographen erlautert werden.
Die Diskussion wird i.w. auf einen bestimmten Spektrographentyp beschrankt, der fiir
den Einsatz in der Amateur-Kometenspektroskopie vorgeschlagen wird. Ausfiihrlicher
und allgemeiner werden Gerdte und Methoden der Spektralanalyse z.B. bei Hafner
(1989), Walker (1987) oder Kitchin (1984) behandelt. Abbildung 9.1 zeigt den grundle-
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Abb. 9.1 Funktionsweise eines Spalt-Spektrographen. Teleskop T, Spaltblende S, Kollimator K,
Dispersionselement D, Abbildungsoptik A, Strahlungsempfanger SE.

genden Aufbau eines Spektrographen. Das Teleskop (Offnung D, Brennweite fr) dient
als Objektiv und bildet das Objekt (z.B. ein Komet) auf die Spaltblende ab, die sich im
Brennpunkt befindet. Der Spalt mufs senkrecht zur Dispersionsrichtung orientiert sein.
Der anschliefSende Kollimator (Linsendurchmesser d, Brennweite fx) richtet das diver-
gente Strahlenbiindel parallel, das dann auf das Dispersionselement trifft und dort in
Abhidngigkeit seiner Wellenldnge separiert wird. Das austretende Licht wird {iber eine
Abbildungsoptik (z.B. ein gewthnliches Kameraobjektiv) auf den Detektor (CCD, Film)
abgebildet. Man unterscheidet zwischen Spektrographen die mit Prismen arbeiten und
solchen, die ein Gitter als dispergierendes Element verwenden. Beim Prisma fiihrt der
wellenldngenabhingige Brechungsindex zur Dispersion des einfallenden Lichtes. Die-
se ist im blauen grofier als im roten Bereich (normale Dispersion), d.h. das Spektrum ist
im blauen Bereich stirker auseinandergezogen als im roten. Bei einem Gitter wird das
Licht durch Beugung und Interferenz separiert. Es gibt Durchlaf3- und Reflexionsgit-
ter; an der prinzipiellen Beschreibung dndert dies nichts, nur am praktischen Aufbau.
Dieser kann erheblich vom hier gezeigten Schema abweichen, z.B. gibt es Anordnun-
gen, die ein oder zwei Hohlspiegel als Kollimator und Abbildungsoptik verwenden
(Autokollimationsanordnungen nach Littrow oder Ebert).

Prismenspektrographen sind lichtstédrker als Gitterspektrographen, haben andererseits
den Nachteil der nichtlinearen Dispersion, was die Wellenldngenkalibrierung des Spek-
trums aufwendiger gestaltet. Da Kometen im Vergleich zu Sternen lichtschwache und
diffuse Objekte sind (sieht man einmal von solchen sehr hellen, aber auch seltenen Er-
scheinungen wie Komet West, Hyakutake oder Hale-Bopp ab), dariiberhinaus mit dem
Einsatz eines Spaltes noch weniger Licht zur Verfligung steht, scheidet die Verwendung
eines Gitters bei kleinen Teleskopoffnungen i.a. aus. Im folgenden betrachten wir nur
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noch das Prisma.

Bei der Sternspektroskopie kann der Spalt entfallen, da das nur Bogensekunden grofie
Sternbild (genauer: das Seeingscheibchen) gewissermafien einen natiirlichen Spalt dar-
stellt und zur Abbildung von Spektrallinien fiihrt. Folglich ist die Breite der Linien
aber auch seeingabhingig und damit wird der spektralen Auflosung schon hier eine
praktische Grenze gesetzt. Beobachtet man ein flichenhaftes Objekt (Komet, Gasnebel,
etc.) ohne Spalt, erhédlt man eine Reihe von monochromatischen Bildern des Objektes,
die sich z.T. tiberlappen (Abb. 9.2). Auch die wichtigsten Emissions-Banden (allen vor-
an die ausgepragten Swan-Banden des C;) eines Kometen lassen sich so identifizieren
(Abb. 9.3). Je nach spektraler Auflosung und dem Abstand der einzelnen Emissionen

[
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Abb.9.2 CCD-Spektrum des planetarischen Nebels M57, mit dem in Abb. 9.6 gezeigten und
im Text beschriebenen Spektrographen, bei voll gedffnetem Spalt (also spaltlos) aufgenom-
men. Man erkennt mehrere monochromatische Bilder, insbesondere von Hff (656.3 nm), [OIII]
(500.7nm und 495.9nm) und HB (486.1nm). Gerdt: 300mm £f/4.8 Newton, 15min mit Lc-
CCD11n (KAF-0400, 2 x 2-Binning) belichtet. Datum: 19.09.1996, ab 22:53:35 UT. Aufnahme:
M.Jung & M.Kretlow (Siegen).
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Abb.9.3 Photographisches Spektrum des Kometen C/1996 B2 (Hyakutake). Die Aufnahme
wurde mit einem Objektivprisma gewonnen: das Prisma sitzt vor dem Teleskop, das somit als
Abbildungsoptik dient. Der Kollimator entfillt, da das Sternlicht bereits parallel ist. Von links
nach rechts erkennt man (in Klammern steht der nach Wellenldnge und Itensitdt aus Brown
et al. (1996) wahrscheinlichste Wert fiir A in nm): 1.) HyO™ (584.1) 0. C, (583.9), 2.) C; (549.7),
3.) C2 (510.1), 4.) C3 (465.6). Darunter befindet sich ein Eichspektrum von ff Lyr, das fiir die Wel-
lenldngenkalibrierung (Polynom 3.Grades) benutzt wurde. Instrument: Zeiss-Meniscas 180 mm
£/10, Objektivprisma BK2 mit 45° brechendem Winkel und 110 mm Kantenldnge. Am 15.04.1996
auf Kodak T-Max 3200 10 min belichtet. Photo: B.Hanisch (Frankfurt/Oder).

kommt es aber zur Uberlappung der monochromatischen Bilder. Neben dem Informa-
tionsverlust (schwache Emissionen werden gar nicht mehr registriert) ist eine Auswer-
tung kaum moglich. Setzt man einen Spalt ein, dann dient das Bild des Objektes le-
diglich dazu, den Spalt zu beleuchten. Dieses Spaltbild wird spektral zerlegt und man
erhilt nun ein Spektrum, in dem sich die Linien (im Rahmen der spektralen Auflosung)
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nicht mehr iiberlappen®. Aulerdem kann der Spalt auf verschiedene Bereiche des aus-
gedehnten Objektes (Koma, Schweif) positioniert werden, d.h. wir erhalten auch eine
raumliche Auflosung.

9.3.1 Bau eines Spaltspektrographen

Der Amateur kommt um den Bau eines eigenen Spektrographen kaum umhin. Das
trifft im besonderen Mafse fiir eine Anordnung mit Spalt zu. Es wird derzeit kein Gerat
kommerziell angeboten, das fiir den Amateur in Betracht kime*. Angesichts der Tat-
sache, daf$ ein Spektrograph dem verwendeten Teleskop angepafit sein muf3, ist dies
verstandlich (von wirtschaftlichen Griinden einmal ganz abgesehen).
Soll der Spektrograph die Lichtstarke des Teleskopes voll ausnutzen, mufs er dassel-
be Offnungsverhiltnis haben. Das Prisma soll voll ausgeleuchtet werden, das bedeutet
der Durchmesser d der Kollimatorlinse muf8 mindestens so grof§ sein wie die Offnung
(sichtbare Querschnittsfliche) des Dispersionsprismas. Damit legt die genannte Bedin-
gung

b_fr

d fx
bei gegebener Teleskopbrennweite fr auch die Kollimatorbrennweite fx fest. In der Pra-
xis ist diese Bedingung meist nur anndhernd zu erfiillen, weil man mit den erhéltlichen
Prismenabmessungen und Kollimatorlinsen arbeiten muf.
Den Ablenkwinkel eines durch das Prisma laufenden (monochromatischen) Licht-
strahls in Abhéngigkeit von der Wellenlinge bezeichnet man als Winkeldispersi-
on. Prismenhersteller geben in ihren Unterlagen meist die partielle Winkeldispersion
WD, = ¢}, — ¢ in Grad an. Das ist die Differenz der Ablenkwinkel der Fraunhofer-
schen F'-Linie (486.1 nm = Hfi) und C’-Linie (656.3 nm = Hff). Mit dieser Angabe laf3t
sich dann die lineare Spektrumslinge y’ zwischen diesen beiden Linien berechnen:

9.1)

y = f'-tan(WDy). 9.2)

Dabei ist f’ die Brennweite der Abbildungsoptik (Kameraobjektiv). Das Gesamtspek-
trum ist fiir einen detektierbaren Wellenldngenbereich von etwa 500-900 nm dann rund
2-2.5% so grofs. Setzt man WD), in rad ein, kann der Tangens entfallen, da es sich um
kleine Winkel handelt. In der Literatur (Hafner 1989, Kitchin 1984) findet man genauere
Formeln und detailliertere Schritte fiir die Konzeption eines Spektrographen. Diese ori-
entieren sich i.w. an der Sternspektroskopie. Dabei kommen andere Uberlegungen zum
Tragen: Fiir die optimale Nutzung des Objektlichtes sollte die SpaltgrofSe am Himmel in
der Grofienordnung des Seeingscheibchens des Sterns liegen. Das entsprechende Spalt-
bild in der Fokalebene der Abbildungsoptik sollte wiederum von der Grofienordnung
der Ortsauflosung des Detektors sein. Aus dieser Bedingung erhélt man die Brennweite
der Abbildungsoptik. Hier stehen jedoch andere Randbedingungen im Vordergrund:

3Gelegentlich wird im Text auch im Bezug auf das Kometenspektrum der Begriff Linie verwendet,
wenngleich dies physikalisch nicht ganz korrekt ist, da molekulare Gase Banden emittieren, die
sich aus gesetzmiflig angeordneten Liniengruppen zusammensetzen. Aufgrund der geringen (ama-
teur)spektroskopischen Auflésung werden die Banden oft zu Einzellinien verschmolzen, so daf} die
Mischung beider Begriffe am praktischen Erscheinungsbild eines Amateurspektrums orientiert ist.

“Vor einigen Jahren wurde von der Fa. Lichtenknecker ein spaltloser Prismenansatz vertrieben, der aber
mit einer negativen Kollimatorlinse (Zerstreuungslinse) arbeitet und daher — wenn man ihn gebraucht
noch erstehen konnte — nicht nachtraglich mit einem Spalt versehen werden kann.
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e Das Kometenbild ist ausgedehnt, es steht uns grundsétzlich nur ein Teil des Lich-
tes zur Verfiigung. Eine “universelle” Spaltgrofie 1afst sich kaum angeben. Man
muf in der konkreten Beobachtungssituation zwischen maximaler Auflésung
(minimale Spaltgrofie) und dem zur Verfiigung stehenden Licht abwégen.

e Der CCD-Chip ist sehr klein. Die Auswertung eines unbekannten Spektrums, das
in Teilen aufgenommen wurde, gestaltet sich noch schwieriger. Es sollte daher
ganz auf den Chip passen (das vereinfacht auch die technische Realisierung).

e Mit zunehmender Spektrumsldange nimmt zwar auch die tatsdchliche Wellenldn-
genauflosung am Detektor zu, das Spektrum wird aber auch lichtschwacher, die
Belichtungszeiten wachsen stark an.

Damit wird die Kamerabrennweite f’ nach diesen Uberlegungen (in einem gewissen
Rahmen) festgelegt. Im allgemeinen aber liegt sie in der Groflenordnung der Kollima-
torbrennweite (d.h. der Spektrograph bildet im Mafistab 1:1 ab) oder etwas darunter.

Abbildung 9.4 zeigt die Konstruktionsskizze eines vom Autor eingesetzten Prismen-
spektrographen. Er wird an einem 300 mm f/4.8 Newton-Teleskop unter Stadtbedin-
gungen eingesetzt. Die Skizze kann als Anhaltspunkt fiir eine eigene Konzeption her-
angezogen werden. Nachfolgend werden die einzelnen Komponenten des Spektrogra-
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Abb. 9.4 Aufbau eines fiir den Selbstbau geeigneten Spaltspektrographen mit Geradsichtprisma
als Dispersionselement. Die abgewinkelte Anordnung ergibt sich aus Stabilititsgriinden am
Okularauszug, sie ist aber nicht zwingend. Zu den Details der einzelnen Baugruppen siehe
Text und Bildunterschrift des aufgenommenen Kometenspektrums. Skizze und Konstruktion:
K.-H.Uhlmann (Lampertheim), M.Jung & M.Kretlow (Siegen).

phen nédher beschrieben.

Das Betrachtungsokular: Hinter dem Spalt sollte mit Hilfe eines Klappspiegels oder
eines einschwenkbaren Prismas eine Moglichkeit vorgesehen werden, das Spaltbild mit
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einem Okular betrachten zu kénnen. Nur so wird man das Objekt finden und sicher im
Spalt zentrieren konnen. Sieht man mittels eines teildurchldssigen Spiegels o.4. eine
permanente Ausblendung des Spaltbildes vor, kann dariiber wahrend der Belichtungs-
zeit nachgefiihrt werden. Allerdings bedeutet dies wiederum Lichtverlust, den es ja zu
vermeiden gilt. Das klassische Spaltteleskop “beobachtet” hingegen den — moglichst
hochreflektierenden — Spalt, der durch das Objektlicht ausgeleuchtet wird. Jedoch ist
diese Losung technisch aufwendiger und gerade in der hier beabsichtigten Kometen-
spektroskopie wird es noch schwieriger sein, die Reflexion eines schwachen, diffusen
Kometen am Spalt beobachten zu konnen. Hat man ein Leitrohr zur Verfiigung, ist es
am einfachsten damit nachzufiihren und nur ein gewohnliches Betrachtungsokular mit
Klappspiegel vorzusehen.

Der Spalt: Man kann mit festem oder veranderlichem Spalt arbeiten. Ein fester Spalt
1463t sich einfacher bauen, da es keine beweglichen Teile gibt. Die optimale Spaltgro-
Be kann man ausrechnen (Hafner 1989, Saint-Pé 1994), in der Praxis wird man mit
diesem Wert aber nicht immer die besten Resultate erhalten, insbesondere weil das
Seeing in unseren Breiten nicht sehr konstant ist. Gerade bei so schwierigen Objekten
wie Kometen bietet ein variabler Spalt den Vorteil, vor Ort den besten Kompromifs
zwischen vorhandenem Licht und angestrebter Auflosung experimentell ermitteln zu
konnen. Als “Spaltbacken” haben sich Rasierklingen recht gut bewéhrt; kommerzielle
Prazisionsspalte (mit geschliffenen Spaltbacken) sind sehr teuer. Eine andere Moglich-
keit beschreiben Gebhardt & Helms (1976): Sie liefien ein Mikroskopglaspléttchen, auf
dem ein diinner Draht fixiert war, mit Aluminium bedampfen. Dieser schrdg in den
Strahlengang eingebaute Spalt erfiillte gleichzeitig die Aufgabe eines Spaltteleskopes.
Das reflektierte Spaltbild konnte zur Positionierung und auch wahrend der Aufnahme
zur Nachfithrung {iber das Betrachtungsokular beobachtet werden. Fiir einen varia-
blen Spalt mufs eine bewegliche Vorrichtung fiir die Aufnahme der Rasierklingen (als
eigentliche Spaltbacken) geschaffen werden, die eine feinfiihlige Schlieffung bis hinab
auf einige Zehntel oder Hundertstel Millimeter erlaubt (abhidngig von der Teleskop-
brennweite). Dies kann mit einem Aufbau aus Schieblehren oder Mikrometerschrau-
ben (iiber die Skala sogar reproduzierbar) erreicht werden. Abbildung 9.5 zeigt einige
Bauvorschlége.

Abb.9.5 FEinige Varianten
7 eines beweglichen Rasier-
klingenspaltes. Nicht tiberall
g sind Federn eingezeichnet,
L e Fﬂé welche die beweglichen
NP2 R | | E— Teile zusammenziehen.
Varianten a) und b) o6ffnen
H . unsymmetrisch, Varian-
te c) oOffnet symmetrisch.
Zeichnung: K.-H.Uhlmann
(Lampertheim).

Der Kollimator: Der Kollimator hat die Aufgabe, das vom Spalt kommende, diver-
gente Strahlenbiindel parallel zu richten, welches dann in das Prisma eintritt. Durch-
messer und Brennweite sind durch die Konzeption festgelegt (Glg. 9.1). Farbfehler sind
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hier natiirlich unerwiinscht, man sollte daher einen Achromaten verwenden, den man
von optischen Firmen beziehen kann (Baader Planetarium vertreibt Zeiss Jena Lager-
bestinde, Spindler & Hoyer, Astro-Messen, etc.). Ein ausgedientes Feldstecherobjektiv
bietet sich als preisgiinstige Alternative an. Anordnungen nach Littrow oder Ebert ar-
beiten mit Spiegeloptiken, die keine Farbfehler aufweisen.

Das Dispersionsprisma: Das Prisma wird vermutlich die teuerste Komponente des
Spektrographen darstellen. 60°-Prismen aus Schwerflint SF10 haben eine partielle Win-
keldispersion von etwa 3°. Hohere Werte werden erreicht, indem mehrere gewohnliche
Prismen (drei oder fiinf) mit entgegengesetzter Orientierung und unterschiedlichem
Brechungsindex miteinander verkittet werden. Das ist beim Geradsichtprisma nach
Amici der Fall. Spindler & Hoyer bietet beispielsweise ein solches dreiteiliges Amici-
Prisma mit einer partiellen Winkeldispersion e}, — e = 4°35’ an. Dieses Prisma wird
auch in dem hier beschriebenen Selbstbauspektrographen verwendet.

Die Abbildungsoptik: Hier kann ein gewohnliches Photo-Objektiv verwendet wer-
den, das man i.a. preisgiinstig erstehen kann und das bereits einen geeigneten Kame-
raanschluf$ hat (z.B. M42). Zoomobjektive hédtten zwar den Vorteil, daff man die Spek-
trumsléange leicht verdndern konnte, da sie aber mehr Linsengruppen aufweisen als
Objektive mit fester Brennweite (und dazu noch schwerer sind), sollte man zur Vermei-
dung weiterer Lichtverluste darauf verzichten. Es ist sinnvoller den Spektrographen
modular aufzubauen und das Objektiv abnehmbar an den Spektrographen zu befesti-
gen, so daf’ es gegen andere ausgetauscht werden kann.

Der Detektor: Als Strahlungsempfinger fiir die Aufnahme des Spektrums kann der
photographische Film oder ein CCD (charge coupled device) eingesetzt werden. Die
visuelle Betrachtung eines Spektrums mit Hilfe eines Spektroskopes soll hier nicht
weiter erortert werden. Die photographische Emulsion bietet den Vorteil, dafi die
Detektorfliche noch wesentlich {iber den derzeit in Amateurkreisen {iblichen CCD-
Detektorflachen liegt und auch weiter in den blauen Bereich des Spektrums reicht. Ge-
rade dort sind ja starke Emissionsbanden zu finden. Blauempfindliche CCD-Kameras
sind (im Gegensatz zu den professionellen Kameras) in Amateurkreisen praktisch noch
nicht vorzufinden. Der weit verbreitete CCD-Chip von Kodak (KAF-Serie) ist gegen
Aufpreis als sog. UV-enhanced Version erhiltlich. Die Fa. OES stattet ihre Kameras auf
Kundenwunsch mit diesem Chip aus (Fleischmann 1996)°. Die relativ kleinen CCD-
Detektorfldchen miissen bei der Konzipierung des Spektrographen berticksichtigt wer-
den. Unter Umstanden mufs ein Spektrum in Teilen aufgenommen werden. Dann mufd
aber eine Vorrichtung fiir das exakte und reproduzierbare Verschieben der Kamera vor-
gesehen werden. Aufgrund der hoheren Quanteneffizienz, seiner Linearitidt und Dyna-
mik ist der CCD der Photoemulsion iiberlegen. Hinzu kommen nicht zu unterschét-
zende Vorziige wahrend der Beobachtung (die erfolgreiche Aufnahme des Spektrums
kann sofort verifiziert werden) und bei der anschlieflenden Auswertung (digitale Bild-
verarbeitung, Zeilenscans usw.).

5Uber eine derartige Option bei den anderen Amateur-Kameraherstellern liegen dem Autor keine Infor-
mationen vor.



9 Spektroskopie 184

Gehduse und Aufbau: Die gesamte Anordnung muf stabil und lichtdicht in ein Ge-
héuse eingebaut werden. Dabei sollte man berticksichtigen, dafs alle Komponenten op-
tisch justiert werden miissen. Je nach optischen Parametern kann der Spektrograph fiir
eine lineare Anordnung zu lang werden. Der Okularauszug der meisten Amateurte-
leskope wire iiberlastet. Die in Abb. 9.4 gezeigte abgewinkelte Anordnung bietet den
Vorteil, daf man an einem der géngigen Schmidt-Cassegrain-Teleskope den Spektro-
graph ”“stehend” montieren und mit einer oben am Teleskoptubus angebrachten Schie-
ne zusitzlich befestigen kann, so dafy der Okularauszug entlastet wird. Da die meis-
ten Teleskope dieser Bauart eine Hauptspiegelfokussierung besitzen, kann diese Befes-
tigung starr geschehen. Bei einem Newton-Teleskop kann der Spektrograph “hucke-
pack” montiert werden — bei einer Okularschlittenfokussierung (wie in Abb. 9.6 zu se-
hen) wiederum starr. Ist ein drehbarer Spalt vorgesehen (um ihn z.B. senkrecht zur
Schweifrichtung einzustellen), mufi das Prisma (oder besser noch die gesamte Einheit
Prisma-Abbildungsoptik-Kamera) gedreht werden kénnen, damit die Dispersionsrich-
tung immer senkrecht zum Spalt steht. Das wurde in der hier beschriebenen Konstruk-
tion berticksichtigt.

Abb. 9.6 Ansicht des im Text beschriebenen Spaltspektrographen, “huckepack” montiert auf ei-
nem 300 mm f/4.8 Newton der Sternwarte an der Universitdt-Gesamthochschule Siegen. Man
erkennt unten den Okularschlitten, auf dem sich z.Zt. noch ein Feintriebokularauszug befin-
det. Aufgesetzt ist der Spektrograph. Nach links ragt die Mikrometerschraube fiir den verstell-
und drehbaren Spalt heraus. Rechts erkennt man (blau) die angesetzte CCD-Kamera vom Typ
LcCCD11n (Fa. OES).

Anmerkung

Das hier beschriebene Gerit stellt nur eine mogliche Variante dar. Sie kann — mit dem
Teleskop angepafiten Werten nattirlich — nachgebaut und modifiziert werden. Je nach
technischen und finanziellen Moglichkeiten bieten sich viele andere Wege an. Beispiels-
weise kann man das Teleskoplicht mit einer Glasfaseroptik in den (ortsfesten und nicht
mehr am Telekop angebrachten) Spektrographen einspeisen. Man wird nicht umhin
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kommen, eigene praktische Erfahrungen mit dem Gerit zu sammeln und diese u.U.
in die Modifikation des Instrumentariums einflieffen zu lassen. Hier bewegt sich der
Amateur mit Sicherheit noch auf “Experimentalgebiet” — aber das macht die Angele-
genheit auch zu einer spannenden Herausforderung.

Weitere Anregungen fiir den Bau eines Spaltspektrographen findet man bei Gebhardt
& Helms (1976), Sorensen (1987) und Saint-Pé (1994). Es sei auch auf die Fachgruppe
Spektroskopie der VdS hingewiesen (Kontaktadresse in Sterne und Weltraum), in der
man Anleitung und die Moglichkeit zum Erfahrungsaustausch zum Thema Spektro-
skopie und insbesondere auch zum Spektrographenbau findet.

9.4 Die spektroskopische Beobachtung eines Kometen

Zu Beginn bietet es sich an, das gesamte Instrumentarium an einem einfachen Objekt
zu testen und sich mit der praktischen Durchfiihrung und anschlielenden Auswertung
vertraut zu machen. Viele Parameter wie SpaltgrofSe, Belichtungszeiten etc. konnen hier
in Abhdngigkeit von Teleskop, Detektoreigenschaften und lokalen Himmelsbedingun-
gen experimentell bestimmt werden. Der Orionnebel (M42) eignet sich sehr gut zu die-
sem Zweck. Er ist aufgrund seiner Ausdehnung und Helligkeit leicht zu finden und
bietet eine Fiille von Emissionslinien. Tabelle 41 aus Roth (1989) kann fiir die Identifi-
zierung der Linien herangezogen werden. Weitere Erfahrungen (insbesondere tiber die
erreichbare Grenzgrofle) konnen an planetarischen Nebeln gewonnen werden. Tabel-
le 9.1 nennt die markantesten Linien, die man bei Emissionsnebeln findet, ebenso die
wichtigsten Linien von Neon- und Quecksilberdampflampen (Hintergrund und/oder
Eichspektren) und schliefllich die Absorptionslinien des atmosphérischen Sauerstof-
fes, die man in kontinuierlichen Stern- oder Sonnenspektren findet. Nattirlich bietet
sich auch die Aufnahme eines Sonnenspektrums an (nicht die Sonne selbst aufneh-
men, sondern nur den Taghimmel!). Man wird zahlreiche Fraunhofer-Linien finden.
Mit dem hier beschriebenen Instrumentarium und einem Teleskop von 20-30 cm Off-

Tab. 9.1 Auswahl der wichtigsten Emissionslinien der Wasserstoff-Balmer-Serie, des Neons und
Quecksilbers (Lampen), sowie einige andere, wichtige Linien. Quellen: Roth (1989) und Saint-Pé
(1994).

Element A [nm] ‘ Element A [nm] ‘ Element A [nm]
Ha 656.3 NalI(D1) 589.0 Quecksilber 404.7
Hp 486.1 Nal(D2) 589.6 (Hg) 407.8
Hy 434.0 | Neon (Ne) 614.3 435.8
Hé 410.2 633.4 502.5
[NeIlI] 386.9 638.3 546.1
[He IT] 468.6 640.2 577.0
[N I1] 658.4 650.6 579.0
[O11T] 495.9 O, (Atm.) 6279 615.2
[O1IT] 500.7 | Oy (Atm.) 684.7-694.4 623.4

nung ist man in der Lage, Kometen heller als etwa 6™-8™ zu spektroskopieren. Unter
guten Himmelsbedingungen sicher auch darunter, aber dartiber liegen dem Autor noch
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keine Erfahrungswerte vor. In durchschnittlich guten Jahren findet man einen Kometen
in diesem Helligkeitsbereich.

Bevor man den Kometen aufsucht, sollten an einer kiinstlichen Beleuchtung (weit ent-
fernte StrafSenlaterne etc.) oder an einem hellen Stern alle Einstellungen (Fokussierung
usw.) vorgenommen werden. Sind Spalt/Prisma drehbar angeordnet, sollte das Prisma
so gedreht werden, daf} die Dispersionsrichtung senkrecht zum Spalt steht. Die CCD-
Kamera wird ggf. so gedreht, dafs das Spektrum parallel zu den Pixelzeilen ausgerich-
tet ist. Das erleichtert die anschliefende Auswertung, da die meisten Programme nur
einen Zeilen- oder Spaltenscan erlauben, aber nicht in diagonaler Richtung. Im Rah-
men dieser Vorbereitungen kann man auch gleich ein Eichspektrum aufnehmen. Man
sollte mehrere Moglichkeiten durchprobieren und die fiir sich giinstigste auswéahlen.
Beispielsweise zeigen die meisten Strafienlaternen die in Tab. 9.1 angegebenen Queck-
silberlinien, mit der CCD-Kamera wird man die violetten Linien vermutlich kaum noch
registrieren konnen. Auch Neon- bzw. Leuchtstoffrohren zeigen ein linienreiches Spek-
trum. Bei Sternen bieten sich vor allem jene der A-Spektralklasse an, da sie die gesamte
Balmer-Serie in ihrem Spektrum aufweisen (z.B. a Lyr). Der bereits erwdhnte Orion-
nebel liefert auch noch Linien bis ans rote Ende der CCD-Kamera (z.B. liegen [SIII]-
Emissionen bei 906.9 nm und 953.2nm). Abbildung 9.7 zeigt ein Spektrum von M42.

[

Abb. 9.7 CCD-Spektrum des Orionnebels (M42), aufgenommen am 14.10.1996, 3:23-3:33 UT mit
300mm f/4.8 Newton und LcCCD11n (KAF-0400 im 2 x 2-Binning-Mode). Die Spaltweite am
Himmel betrug 22”. Aufnahme: M.Jung & M.Kretlow (Siegen).

Nun kann man den Kometen aufsuchen. Dies sollte bei voll gedffnetem Spalt gesche-
hen, damit der (ohnehin schwache) Komet besser im Betrachtungsokular erkannt wer-
den kann. Nachdem auf die Koma zentriert wurde, kann eine erste Probeaufnahme
angefertigt werden (diese diirfte der Abb. 9.3 dhnlich sein). Erst jetzt sollte der Spalt
auf die gewtiinschte Grofie geschlossen werden, um das Spektrum aufzunehmen. Man
sollte bedenken, daff mit abnehmender Spaltgrofie die erforderlichen Belichtungszei-
ten sehr stark anwachsen! Gegentiiber einer spaltlosen Anordnung steht nur sehr wenig
Licht zur Verftigung. Wahrend der Belichtung ist natiirlich auf das Objekt nachzufiih-
ren (nicht vergessen, den Spiegel fiir das Betrachtungsokular vorher wieder umzuklap-
pen!). Wer nicht mit einem Spaltteleskop arbeitet, benotigt ein Leitrohr, das entweder
in seinen Rohrschellen verstellt werden kann oder er benutzt einen sog. Okular-Tango.
Die Verwendung eines Leitrohres bietet auch noch die Moglichkeit der automatischen
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Nachfiihrung (auto tracking) mit einer zweiten CCD-Kamera. Abbildung 9.8 zeigt ein
so gewonnenes Rohbild. Hat der Komet einen ausreichend hellen Schweif, kann man
auch davon ein Spektrum aufnehmen. Im Falle eines sichtbaren Schweifes ist es bei der
Aufnahme der Koma sinnvoll, den Spalt senkrecht zur Schweifrichtung zu stellen, da-
mit (je nach scheinbarer Spalt- und Komagréfie am Himmel) keine Uberlappung dieser
Spektren stattfindet (gelegentlich wird aber auch genau das gewdiinscht). In Abb. 9.8

Abb. 9.8 CCD-Spektrum des Kometen C/1996 Q1 (Tabur) vom 14.10.1996, 2:00:55-2:30:55 UT.
Der Spalt war auf die Koma zentriert, die Spaltweite am Himmel betrug 36”. Instrument:
300 mm f/4.8 Newton mit dem hier beschriebenen Spektrographen (28 mm Abbildungsoptik)
und einer CCD-Kamera vom Typ LcCCD11n (KAF-0400 im 2 x 2-Binning-Mode). Zum Zeit-
punkt der Aufnahme hatte der Komet eine visuelle Helligkeit von ca. 5.5™ und eine helio- bzw.
geozentrische Entfernung von r = 0.92 AE und A = 0.46 AE. Ein Hintergrundbild wurde be-
reits abgezogen. Da die Bedingungen bei beiden Belichtungen nicht gleich waren, konnten die
Hintergrundlinien des Quecksilbers nicht vollstindig entfernt werden. Aufnahme: M.Jung &
M.Kretlow (Siegen).

erkennt man neben dem Kometenspektrum auch zwei hellere Linien, die sich tiber die
gesamte Spalthohe erstrecken. Da die Aufnahme unter ungiinstigen Stadtbedingun-
gen gewonnen wurde, handelt es sich hier um Quecksilberlinien der Stadtbeleuchtung,
die man im Himmelshintergrund findet. Da sie in der Auswertung storen, ist es ange-
bracht, sie im Computer spiter abzuziehen. Dazu macht man eine zweite Aufnahme
mit denselben Parametern (Belichtungszeit; der Himmelshintergrund sollte sich nicht
gedandert haben wegen einsetzender Dammerung usw.), positioniert aber neben den
Kometen, also nur auf den Himmel. Im Betrachtungsokular sollte man sich vergewis-
sern, dafs nicht zufillig auf einen (ausreichend hellen) Stern geschwenkt wurde, dessen
Spektrum man dann aufnehmen wiirde.

Bleibt anzumerken, dafs man sich neben den iiblichen Aufnahmedaten (die meistens
ja auch automatisch im Bildheader eingetragen werden) solche Daten wie Spaltgrofse,
aufgenommenes Gebiet (Koma, Schweif) und sonstige Bemerkungen notieren sollte.
Da Spektren — gerade fiir den Einsteiger — anfangs recht verwirrend aussehen konnen
(und die Identifikation mit Literaturwerten teilweise recht schwierig ist), ist anzuraten,
die Kamera immer so auszurichten, daf$ sich z.B. links im Bild das blaue Ende befindet.

9.5 Auswertung der Spektren

Nachdem erfolgreich ein Roh-Spektrum aufgenommen wurde, mufi es ausgewertet
werden. Dieser Prozef3 besteht i.w. aus folgenden Arbeitsschritten:
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1. Bildverarbeitung: Die tiblichen CCD-Verarbeitungsschritte sind hier durchzufiih-
ren (Dunkelbild, Flatfield, Bias). SchliefSlich ist noch das Hintergrundbild vom
Spektrum abzuziehen.

2. Die Dispersionskurve des Prismas muf3 bestimmt werden. Dazu dient das Eich-
spektrum. Man erhilt schlieSlich eine Zuordnung Pixelnummer < Wellenldnge.
Dieser Schritt muf3 nicht immer durchgefiihrt werden (s.u.).

3. Die Linien (Banden) im Kometenspektrum werden ausgemessen und es wird ihre
Wellenldnge bestimmt. Anschlieflend werden sie identifiziert.

Auf eine Strahlungsflufi-Kalibrierung wird hier nicht eingegangen. Man erhilt im
Spektrum also nur relative Intensitdten. Das Spektrum ist mit der spektralen Empfind-
lichkeitsfunktion des Detektors gefaltet.

Wie bereits in der Einleitung erwahnt, wird davon ausgegangen, dafd mit einer CCD-
Kamera gearbeitet wird. Damit geschieht die Weiterverarbeitung zwangsldufig im
Computer. Natiirlich konnen auch photographische Aufnahmen mit einem Scanner di-
gitalisiert und anschlieflend im Computer ausgewertet werden.

Es gibt Bildverarbeitungsprogramme aus der professionellen Astronomie (z.B. MIDAS,
IRAF), die umfangreiche Funktionen fiir die Auswertung unterschiedlichster Spek-
tren bereitstellen. Diese Programmpakete werden auch an Amateure kostenlos iiber
das Internet (FTP) abgegeben (bzw. gegen geringe Gebiihren fiir Datentrager und Ver-
sand®). Der Aufwand fiir den Einsatz und die Nutzung (Einarbeitung) ist jedoch relativ
hoch. Der Privatanwender benoétigt einen ausreichend leistungsfahigen PC mit einem
UNIX-Betriebssystem (meistens Linux) und gentigend Plattenplatz. Diese Programme
arbeiten kommandozeilenorientiert, nur wenige Befehle arbeiten mit GUIs (Graphic
User Interface) — entsprechend lang dauert die Einarbeitung mit Hilfe der sehr um-
fangreichen Online-Manuals. Zusitzlich stellt die Installation und Wartung — von Li-
nux/MIDAS beispielsweise — fiir den “Computerlaien” zumindest eine Herausforde-
rung, wenn nicht gar eine Uberforderung dar.

Im folgenden wird der Einsatz eines solchen Programmes nicht vorausgesetzt. Im
Grunde reicht die Moglichkeit, die Pixelposition einer bestimmten Linie/Bande mit der
vorhandenen CCD-Software bestimmen zu konnen. Mit gangigen Plot- und Datenfit-
Programmen (PD oder selbst geschrieben) kann die Auswertung dann durchgefiihrt
werden. Hier muf3 der Leser selbst einen fiir sich giinstigen Weg finden.

9.5.1 Bearbeitung der Rohbilder

Die CCD-Aufnahmen werden in der iiblichen Weise nachbearbeitet. Ein Dunkelbild
wird abgezogen (sowohl vom Spektrum als auch vom Hintergrundbild), zusatzlich
sollte eine Flatfield- und ggf. auch Biaskorrektur durchgefiihrt werden (siehe Kapitel 7).
Die beiden letzten Schritte sind nicht so wichtig wie z.B. bei der CCD-Photometrie.
Sie konnen — zumindest bei einer ersten Auswertung — auch entfallen. Ist das Kome-
tenspektrum von Hintergrundlinien {iberlagert (aufgehellter Himmel), wird noch das
Hintergrundspektrum abgezogen. Dazu kann man sich beispielsweise den mittleren
Pixelwert des Hintergrundes (oder der storenden Linien) auf der Kometenaufnahme

®Tm Falle von MIDAS/ESO allerdings nicht an Einzelpersonen.
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verschaffen; meistens kann man mit dem Mauspfeil herumfahren und sich die Pixel-
werte (x,yIntensitdt I) anzeigen lassen. Genauso verfiahrt man beim Hintergrundbild
selbst und ermittelt so einen Faktor k, mit dem alle Pixel des Hintergrundbildes mul-
tipliziert werden miissen (damit die Hintergrundlinien verschwinden), bevor man es
vom Kometenspektrum abzieht. Solche Operationen lassen sich mit Amateurbildver-
arbeitungsprogrammen (z.B. MiPS) leicht durchfiihren. Trotzdem erhélt man nicht im-
mer optimale Ergebnisse, da die Pixel-Intensitdtswerte des Himmelshintergrundes in
beiden Bildern (ortsabhdngig) differieren konnen. Unter Umstanden bleiben schwache
Restlinien zuriick oder man zieht zuviel ab und erhalt “dunkle” Hintergrundlinien.

9.5.2 Wellenldngenkalibrierung

Der CCD-Chip (und natiirlich auch der photographische Film) ist ein ortsaufldsender
Detektor. Legen wir die Dispersionsrichtung entlang der CCD-Zeilen (die wir als Ko-
ordinate x bezeichnen), dann kénnen wir zwar die x-Koordinate einzelner Linien be-
stimmen, uns fehlt aber noch die Umrechnung in die zugehorige Wellenldnge A. Da-
zu muf3 auf einem Eich-Spektrum (eines Sternes mit bekanntem Spektrum oder einer
Eichlampe) eine Anzahl von Linien identifiziert werden, deren Wellenldnge bekannt
ist (Literaturwerte). Mit Hilfe der x-Pixelwerte und der Wellenlingen A dieser Linien
kann nun ein funktioneller Zusammenhang A(x) bestimmt werden. Im Falle der linea-
ren Dispersion eines Gitters wird die gesuchte Funktion durch eine Geradengleichung
A(x) = a - x 4+ b beschrieben, im Minimalfall wiirden zwei Linien fiir ihre Bestimmung
ausreichen. Man wird aber mehr als zwei Linien zur Eichung heranziehen, um die ge-
suchten Parameter a,b mit groflerer Sicherheit durch Anwendung eines Ausgleichs-
verfahrens bestimmen zu konnen. Viele PD-Mefiwertprogramme erlauben solche Da-
tenfits und deren graphische Darstellung. Das Prisma hat eine nichtlineare Dispersion,
man mufs ein Polynom mindestens zweiten Grades (Parabel) ansetzen. Der optimale
Polynomgrad fiir die beste Bestimmung der Dispersionskurve A(x) hdngt von der An-
zahl der verfiigbaren Eichlinien ab. Es ist i.a. glinstiger ihn nicht zu hoch zu wéahlen
und nur bei einem iiberbestimmten Gleichungssystem erhélt man auch eine Fehlerab-
schatzung fiir die gefundenen Polynomkoeffizienten. Abbildung 9.9 zeigt eine solche
Dispersionskurve. Solange sich die Anordnung Spektrograph/CCD nicht dndert, muf3
diese Prismenkennlinie nicht bei jeder Beobachtung neu bestimmt werden (man sollte
sie aber gelegentlich tiberpriifen).

9.5.3 Identifikation der Linien

Jetzt konnen die Linien/Banden im Kometenspektrum ausgemessen werden. Dies
kann, wie bereits beschrieben, ganz einfach mit dem Positionieren des Mauscursors
an die betreffende Stelle geschehen. Der angezeigte x-Pixelwert kann mit Hilfe der
nun bekannten Wellenldngenkalibrierung A(x) in die entsprechende Wellenldnge um-
gerechnet werden. Zusétzlich oder alternativ kann man einen Zeilenscan durchfiihren.
Dabei werden alle Pixel einer bestimmten Zeile ausgelesen und die Wertepaare (x, I)
als Kurve geplottet (Abb. 9.10) und/oder in eine Datei fiir eine weitere Bearbeitung
geschrieben. Hier treten auch dicht benachbarte Linien hervor, die im CCD-Bild auf-
grund mangelnder Anzeige-Dynamik untergehen. Ein solcher Zeilenscan kann dann
numerisch (evtl. selbst programmieren) oder einfach auch graphisch (ausmessen) aus-
gewertet werden. Nach der Identifikation der Linien/Banden kann der Zeilenscan ent-
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sprechend beschriftet und aufbereitet werden, so dafi er sich fiir die Weitergabe und
Publikation eignet. Diese graphische Darstellung wird synonym zur eigentlichen Auf-
nahme auch als Spektrum bezeichnet. Zahlreiche Emissionslinien fiir die Identifika-
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Abb.9.10 Spektrum des Kometen C/1996 Q1 (Tabur) als Zeilenscan der Abb. 9.8. Aufgrund
der kurzen Spektrumslinge ist die spektrale Auflosung relativ gering. Nur die intensivsten
Emission-Banden wurden mit Hilfe des Linienkataloges von Brown et al. (1996) identifiziert.

tion eigener Spektren sind in Tab. 9.2 (am Ende des Kapitels) gegeben. Die Daten
stammen im wesentlichen aus einer Arbeit von Brown et al. (1996). Dort wurden in
hochauflosenden Echelle-Spektren der Kometen P /Swift-Tuttle und P/Brorsen-Metcalf
2438 Emissionslinien identifiziert! Fiir die Tabelle wurden alle bei Brown et al. iden-
tifizierten Linien des Kometen Swift-Tuttle mit einer vorgegebenen Mindestintensitét
(120 von max. 1000) entnommen. Die angegebenen Auflosung liegt zwar {iber jener,
die ein Amateur-Kometenspektrum erreichen wird, kann aber fiir eine zuverlassige-
re Auswertung hilfreich sein, weil i.a. zahlreiche benachbarte Linien eines Emissions-



191

bandes zur beobachteten Linie angegeben sind und so in Zweifelsfdllen die Identi-
fikation erleichtern, auch wenn keine Linie mit iibereinstimmender Wellenldnge ge-
funden werden kann. Der gesamte Katalog dieser Linien kann im ASCII-Format un-
terhttp://ptolemy.gps.caltech.edu/ mbrown/comet/echelle.html abgerufen wer-
den. Die zitierte Arbeit enthilt auch weitere, wertvolle Literaturhinweise. Eine kleinere
Ubersicht der bis 1982 in Kometenspektren identifizierten Spezies und der Wellenlan-
gen der zugehorigen Banden bzw. Linien findet man in Wilkening (1983), Tab. I, S.25.
Eine Auswertung photographischer Spektren (570-820 nm) des Kometen West mit rund
78 identifizierten Linien wurde von Gary et al. (1977) veroffentlicht.
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Tab.9.2 Liste zahleicher Kometen-Emissionsbanden, nach Wellenldnge sortiert. Aus Brown
et al. (1996) wurden fiir Komet Swift-Tuttle alle wichtigen Linien einer gewissen Minimalin-
tensitdt (120) entnommen und ggf. durch weitere Literaturwerte ergénzt. M/A: Molekiil bzw.

Atom.
A[nm] M/A ‘ A[nm] M/A ‘ Anm] M/A ‘ A[nm] M/A ‘ A[nm] M/A
386.8 CN 549.0 G 557.9 @) 593.1 NH, 633.3 NH,
387.0 CN 549.2 Cy 558.0 G, 596.3 NH, 633.5 NH,
387.9 CN 549.3 C 558.2 Cy 597.6 NH; 634.4 NH;
388.0 CN 549.7 Cy 558.3 @) 597.7 NH, 634.5 NH,
388.1 CN 550.1 Cy 558.4 @) 599.5 NH, 636.4 [O1]
399.3 Cs 550.2 G 558.5 @) 600.7 NH, 653.4 NH,
401.9 Cs 550.6 Cy 558.8 @) 601.9 NH, 660.0 NH,
404.0 Cs 550.8 C 559.1 Cy 602.0 NH; 661.8 NH;
405.0 OH 551.1 Cy 559.4 @) 602.2 NH, 661.9 NH,
405.2 Cs 551.5 Cy 559.6 @) 603.2 NH, 662.8 NH;
407 .4 Cs 551.7 Cy 559.9 Cy 603.4 NH, 664.1 NH,
4215 CN 551.8 Cy 560.1 @) 603.8 NH, 665.5 NH,
4325 CH 551.9 Cy 560.4 G, 603.9 NH, 665.6 NH,
436.8 @) 552.3 Cy 560.6 @) 604.6 @) 665.9 NH,
467.6 @) 552.4 Cy 560.8 @) 604.9 @) 667.2 NH,
468.3 G 552.6 (@) 561.0 @) 605.4 G 668.2 NH,
469.7 Cy 552.8 Cy 561.2 @) 605.5 G 675.0 NH,
4715 Cy 553.2 C 561.4 Cy 605.6 G 675.5 NH,
473.7 Cy 553.2 C 561.6 Cy 605.9 Cy 692.6 CN
498.8 @) 553.2 Cy 561.8 @) 609.7 NH, 692.7 CN
499.2 G 553.5 Cy 562.0 @) 609.8 NH, 696.1 NH,
499.7 @) 553.6 G 562.1 Cy 610.9 NH, 696.7 NH,
500.5 G 553.9 Cy 562.3 Cy 611.0 NH, 697.1 NH;
500.6 NH, | 554.0 C 562.4 Cy 611.1 C 701.2 NH;
500.9 G 554.1 @) 562.6 @) 611.6 @) 701.8 NH,
501-538 C, 554.4 Cy 562.7 @) 611.9 G 702.8 NH,
539.9 NH, | 554.8 G 562.8 Cy 615.9 H,O" | 734.7 NH,
541.9 Cy 555.2 Cy 562.9 Cy 617.7 Cy 734.8 NH,
542.8 NH, | 5555 Cy 563.0 @) 618.2 G 736.0 NH,
542.9 G 555.6 Cy 563.1 @) 618.4 G 737.6 NH,
543.3 @) 555.9 Cy 563.2 @) 618.5 G 737.6 NH,
544.1 Cy 556.2 C 563.3 Cy 618.6 @) 737.6 NH,
544.4 NH, | 556.3 Cy 563.4 Cy 619.9 H,O" | 746.8 H,OT
545.2 G 556.6 Cy 563.5 Cy 627.4 NH, 787.3 CN
546.1 G 556.6 (@) 563.5 Cy 628.1 NH; 787.3 CN
546.3 @) 556.9 Cy 568.8 NH, | 628.6 NH, 787 .4 CN
546.7 Cy 557.0 C 569.4 NH, | 628.8 NH; 787.5 CN
546.9 Cy 557.1 Cy 570.1 NH, | 629.7 NH, 787.6 CN
547.3 Cy 557.2 C 570.3 NH; | 630.0 [O1] 787.7 CN
547.8 C 557.3 C 573.1 NH; | 630.2 NH; 788.9 CN
547.8 NH, | 5574 @) 573.2 NH, | 631.1 NH, 791.0 CN
548.2 G 557.5 C 574.1 NH, | 631.3 NH, 791.3 CN
548.3 @) 557.6 Cy 575.3 NH, | 631.6 H,O" | 809.7 CN
548.5 Cy 557.7 [OI] | 587.1 NH, | 631.9 NH, 809.8 CN
548.8 G 557.8 Cy 592.8 Cy 632.1 NH,




10 Ephemeridenrechnung

von H.Liithen

10.1 Einleitung

Unmittelbar nach der Entdeckung eines Kometen berechnet die Zentralstelle der In-
ternationalen Astronomischen Union (IAU) aus den eintreffenden Positionsbeobach-
tungen eine erste Bahn und verbreitet diese via IAU-Zirkular. Meist enthalten diese
Zirkulare nur sehr kurze Ephemeriden, dafiir aber beispielsweise folgende Daten':

T = 1997 June 17.208 TT, q = 3.17375 AU, e = 1,
w = 39.270, () = 135.774, i=145.069 (2000.0)

Die genaue Bedeutung dieser Bahnelemente wird im Abschnitt 10.2 behandelt. Diese
Bahnelemente beschreiben zwar prizise die Bahn im Raum, haben aber einen Nachteil:
Die Position des Kometen am Himmel geht daraus nicht sofort hervor. Aufgabe der
Ephemeridenrechnung ist es, die Position des Kometen fiir einen gewiinschten Zeit-
punkt aus diesen Bahnelementen zu bestimmen, um den Kometen am Himmel aufsu-
chen zu konnen.

Die umfangreichen Formeln der Ephemeridenrechnung lassen einen gewissen Rechen-
aufwand erwarten, und dieser Eindruck tduscht nicht. Andererseits sind in der heuti-
gen Zeit Computer ein weit verbreitetes Arbeitsmittel und ihre Leistung und Kapazi-
tat reicht bei weitem aus, ein komfortables Programm zur Ephemeridenrechnung ab-
zuarbeiten. Eine grofse Zahl an Hochsprachen wie beispielsweise FORTRAN, BASIC,
C/C++ oder Pascal stehen zu erschwinglichen Preisen zur Verfiigung (viele Compiler
sind auch als PD erhaltlich).

Zwischenzeitlich gibt es fiir jeden Rechnertyp eine Unzahl von Ephemeridenprogram-
men verschiedenster Leistungsklassen auf dem kommerziellen, PD-, oder Shareware-
Markt. Auch auf FTP-Servern (siehe Kap. 12) wird man wahrscheinlich etwas fiir seinen
Rechner finden. Doch nicht immer wird zu den Programmen der Source-Code mitge-
liefert, so daf$ individuelle Anpassungen hdufig unmoglich sind. Dieser Umstand soll
Anlafs und Motivation sein, die erforderlichen Algorithmen nachfolgend bereitzustel-
len.

Dieses Kapitel beleuchtet jedoch nicht den theoretischen Hintergrund der Formeln,
sondern beldfst es bei einem “Kochbuch-Rezept”. Zudem weisen einige Formeln Be-
schrankungen beziiglich Genauigkeit und zeitlicher Giiltigkeit auf. Letztlich konnen
mit den nachfolgenden Formeln Ephemeriden im Zeitraum von etwa 1900 - 2100 auf ca.
1 -2 genau fiir die Aquinoktien 1950.0 bzw. 2000.0 berechnet werden; Planetenstorun-
gen werden allerdings nicht berticksichtigt. Hohere Genauigkeiten erfordern komple-
xere Algorithmen. Insbesondere werden in diesem Fall genauere Sonnenkoordinaten

In den IAU-Circulars steht Peri fiir w, Node fiir Q und Incl fiir i.
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Bahnebene

Kometenbahn

Abb.10.1 Definition der Keplerschen Bahnelemente (Diagramm: A. Kammerer)

benotigt und auch die gravitativen (und bei noch grofieren Genauigkeitsanforderun-
gen die nichtgravitativen)? Stérungen miissen beriicksichtigt werden.

Dieses Kapitel enthdlt keine Listings, sondern die Formeln, den Rechenweg sowie zwei
Beispiele mit Zwischenergebnissen. Jeder, der eine Programmiersprache beherrscht,
sollte in der Lage sein, damit ein funktionierendes Ephemeridenprogramm zu schrei-
ben.

Wer sich tiber die theoretischen Grundlagen informieren will, findet wichtige Hinweise
in dem Buch von Montenbruck (1985) und in dem Werk von Montenbruck & Pfleger
(1994). Darin enthalten sind auch Pascal-Listings, z.B. zur Berechnung von Sonnenko-
ordinaten. Viele weitere wichtige Formeln und Rechenvorschldge findet man ferner bei
Wepner (1982).

10.2 Die Bahnelemente

Da die Keplerschen Bahnelemente die Grundlage jeder Ephemeridenrechnung darstellen,
soll deren Bedeutung anhand von Abb. 10.1 erldutert werden. Alle Kérper unseres Son-
nensystems bewegen sich auf Kegelschnittbahnen: Ellipsen, Parabeln oder Hyperbeln.
Die Bahnform wird tiber die numerische Exzentrizitit e definiert. Fiir geschlossene Bah-
nen (Ellipsen) gilt 0 < e < 1, wobei e = 0 fiir die Kreisbahn steht. Die grofien Planeten
bewegen sich beispielsweise auf Ellipsen, deren Form nur wenig von der eines Kreises
abweicht, d.h. die Bahnexzentrizitit ist sehr klein. Ist ¢ exakt Eins, handelt es sich um
eine Parabelbahn und fiir Werte e > 1 liegen Hyperbelbahnen vor. Langperiodische
Kometen haben Bahnexzentrizitidten nahe Eins, so daf fiir neuentdeckte Kometen zu-
néchst einmal eine Parabelbahn (e = 1) veroffentlicht wird. Hyperbolische Bahnen (e

2Die Ausgasungen des Kometen fiihren zu einer Art “Raketenriickstoeffekt”.
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geringfiigig grofer als Eins) kommen duferst selten vor?.

Die Bahngrofie wird durch e und die Periheldistanz q bestimmt, der Entfernung Sonne-
Komet (in AE) im sonnenndchsten Punkt seiner Bahn (Perihel). Bei periodischen Ko-
meten wird gerne auch die grofie Bahnhalbachse 2 angegeben, die man aus der Perihel-
distanz q tiber die Beziehung g = a(1 — e) erhilt. Aus der Formel folgt, daf die Angabe
einer Bahnhalbachse bei Parabeln (¢ = 1) unsinnig und bei Hyperbeln definitionsge-
maf negativ ist.

Desweiteren mufs der Ort des Kometen auf seiner Bahn zu einem bestimmten Zeit-
punkt definiert sein. Dies geschieht durch Angabe des Periheldatums T, d.h. dem Zeit-
punkt des Durchgangs des Kometen durch sein Perihel. Dieser wurde frither auf die
Ephemeridenzeit (ET) bezogen, neuerdings auf die Terrestrische Zeit (TT). Der Unter-
schied zwischen beiden Zeitskalen ist minimal und kann bei den angestrebten Genauig-
keiten ebenso vernachléssigt werden wie der Unterschied zwischen der Ephemeriden-
und der gewohnten Weltzeit (UT), der aktuell etwa 1 Minute betragt.

Schliefllich muf3 die Lage der Bahn im Raum festgelegt werden. Hierfiir wurden die
Elemente w, (), i definiert. Die Bahnebene wird in Bezug auf die Ekliptik durch die Lin-
ge des aufsteigenden Knotens () (= Abstand vom Friihlingspunkt) und durch die Bahnnei-
gung i gegeniiber der Ekliptik angegeben. Die Bahnneigung i liegt zwischen 0°und 180°.
Fiiri < 90° ist die Bewegung des Kometen rechtldufig, fiir i > 90° ist sie riickldufig. Die
Lage der Ellipse (oder Parabel) innerhalb der Bahnebene wird durch den Abstand des
Perihels vom aufsteigenden Knotenw, auch als Perihelargument bezeichnet, charakteri-
siert +. Da Prazession und Nutation die Lage der Ekliptik und des Friihlingspunktes
im Laufe der Zeit dandern, beziehen sich die Bahn(lage)elemente auf einen bestimm-
ten Zeitpunkt (Aquinoktium). Das Aquinoktium (z.B. 1950.0 oder 2000.0) muf3 bei der
Weitergabe oder Publikation der Bahnelemente mit angegeben werden.

10.3 Wesentliche Hilfsformeln

Nicht alle Hochsprachen liefern den gleichen Umfang an mathematischen Funktionen.
Daher ist es u.U. erforderlich, sich wichtige und oft gebrauchte Funktionen (z.B. Win-
kelfunktionen) selbst zu definieren. Haufig benétigt wird die Umrechnung von Winkel-
angaben in Grad und Bogenminuten in Dezimalgrad und umgekehrt. Schliefslich berei-
tet das Rechnen mit dem Kalender besondere Schwierigkeiten. Fiir diese Félle werden
nachfolgend Hilfsformeln bzw. -routinen vorgestellt.

Noch zwei allgemeine Hinweise bei der Programmierung: Wenn es der Rechner bzw.
Compiler zuldfst, sollte man alle Rechnungen mit doppelter Genauigkeit durchfiih-
ren. Gerade bei hdufig angewandten Winkelfunktionen kdnnen sich bei einfacher Ge-
nauigkeit (meist 7-8 Stellen) Rundungsfehler in der letzten Stelle schnell zu grofse-
ren Betrdgen aufsummieren, die dann fiir fehlerhafte Endresultate sorgen. Die Funk-
tion INT wird in dem Sinne verwendet, daf$ sie Nachkommastellen abschneidet, also:
INT (11.4) = 11 bzw. INT (—11.4) = —11.

3Meist hat eine hyperbolische Bahn ihre Ursache in vorhandenen numerischen Unsicherheiten der Bahn-
bestimmung, sie kann aber auch das Ergebnis einer nahen Begegnung des Kometen mit einem Grof3-
planeten sein.

w sollte nicht mit der Perihellinge @ = () + w verwechselt werden, die z.T. in der dlteren Literatur
Verwendung findet. Dieser Winkel setzt sich definitionsgemafl aus zwei Winkeln in verschiedenen
Ebenen zusammen!

4
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10.3.1 Winkelfunktionen

In den meisten Versionen von BASIC miissen die folgenden Funktionen erst definiert
werden. Meist gibt es einen Befehl wie DEF FN (Define Function), der dies ermoglicht.

arcsin(x) = arctan (10.1)

1—x2

x
Va2 —1
Beachtet werden muf? ferner, dafl Computer Winkelfunktionen meist nicht im Grad-
maf3, sondern im Bogenmaf (rad) rechnen:

arccos(x) = g—arctan (10.2)

a(rad) = & (Grad) = —Grad) (10.3)

180 57229577951

10.3.2 Umrechnung Dezimalgrad in Grad/Bogenminuten und umgekehrt

Das Umrechnen von Dezimalgrad x in Grad, Bogenminuten+Bruchteil (g, m) ist mit
folgender Prozedur moglich:

g = INT(x)

m = ABS(x—g)-60
also z.B. x = —(0°879668 = —0°52/78008. Im Fall, dal 0° > x > —1°ist, mufl m ein nega-
tives Vorzeichen bekommen oder die weitere Bearbeitung mit Hilfe von Zeichenketten
(Stringvariablen) erfolgen.
Die umgekehrte Rechnung, Grad/Bogenminuten g, m in Dezimalgrad x zu wandeln,
geschieht folgendermafien (nachfolgend wird vorausgesetzt, daf8 m fiir 0° > x > —1°
ein negatives Vorzeichen besitzt):

+1:x>0
—1:x<0

m

x = SIGN () - (ABS (g) + ™), SIGN (x) = { (10.4)

60

10.3.3 Rechnen mit dem Kalender (Julianisches Datum)

Der Kalender stellt den Programmierer vor besondere Probleme. Einerseits braucht
man hdufig Differenzen zwischen Tagen, was eine fortlaufende Tageszdhlung verlangt.
Hierfiir gibt es das sogenannte Julianische Datum, das die Zahl der seit dem 1. Januar
—4712 verflossenen Tage angibt. Schaltjahre, Kalenderreformen usw. spielen fiir das Ju-
lianische Datum daher keine Rolle. Andererseits ist es praktisch, wenn das Programm
nach aufien hin mit dem Biirgerlichen (heutzutage gregorianischen) Datum arbeitet.
Daher wird ein Unterprogramm bendtigt, welches ein Biirgerliches Datum in das Ju-
lianische Datum wandelt und umgekehrt. Die folgende Methode stammt von Meeus
(1981) und ist relativ leicht umsetzbar.

Biirgerliches Datum in Julianisches Datum umrechnen: Gegeben sind Y (Jahr), M
(Monat) und D (Tag+Tagesbruchteil). Gesucht ist das Julianische Datum JD. Man rech-
net:
Wenn MonatM >2 : y=Y undm=M (10.5)
Wenn MonatM <2 : y=Y—-1 undm=M+12 (10.6)
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Dann gilt (fiir alle Zeiten nach der Kalenderreform vom 15. Oktober 1582):

A = INT (y/100) (10.7)
B = 2—A+INT(A/4) (10.8)

JD = INT (365.25y) + INT (30.6001(m + 1)) + D + 17209945+ B  (10.9)
Julianisches Datum in Biirgerliches Datum umrechnen: Gegeben sei das Julianische

Datum D und gesucht wird das entsprechende Biirgerliche Datum (Y, M, D). Dann ist
zu rechnen:

Z = INT(JD+0.5) (10.10)
F = FRAC(JD+0.5) (10.11)

Die Funktion FRAC (x) liefert den Nachkommaanteil von x.

Fiir Z < 2299161 setzt man A = Z,
fir Z > 2299161 wird gilt:

Z —1867216.25
= 10.12
a = INT ( 36524.25 ) (1012)
A = Z+14a—INT(a/4) (10.13)
Die weitere Berechnung sieht wie folgt aus:
B = A+1524 (10.14)
B—-1221
= —_— 10.1
C INT ( 36525 ) (10.15)
K = 1INT (365.25C) (10.16)
B—-K
E = INT (306001) (10.17)
Somit erhdlt man:
D B — K—INT (30.6001E) + F (10.18)
M = E-1 fur E <135 (10.19)
M = E-13 furE > 135 (10.20)
Y = C—-4716 furM >25 (10.21)
Y C—4715 furM <25 (10.22)

Damit ist das Datum: Jahr, Monat, Tag (Y, M, D) aus dem ] D berechnet.

10.4 Berechnung der rechtwinkligen Sonnenkoordinaten

Fiir die Ermittlung der Koordinaten eines Objekts am irdischen Firmament sind Anga-
ben tiber die genaue Position der Erde im Raum erforderlich. Oder anders ausgedriickt:
Man benétigt Angaben {iber die Position der Sonne von der Erde aus gesehen.
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Diese miissen als rechtwinklige Koordinaten X, Y, Z vorliegen und sich stets auf das
Aquinoktium der Bahnelemente des betreffenden Objekts beziehen (praktisch immer
1950.0 oder 2000.0).

Die rechtwinkligen Sonnenkoordinaten werden fiir jedes Datum benétigt, fiir das eine
Kometenposition berechnet werden soll. Man kann diese zwar einem Jahrbuch entneh-
men, sinnvoller ist es aber, sie im Ephemeridenprogramm selbst zu berechnen.

Fiir eine hohe Genauigkeit kann die Newcombsche Theorie iiber die Bewegung der
Erde verwendet werden (siehe Montenbruck 1985, S5.90-94). Dieses Verfahren ist aller-
dings sehr aufwendig und fiir die hier geforderte Genauigkeit nicht erforderlich. Fiir
Ephemeriden gentigen i.a. die bei Wepner (1982, S.185-188), abgedruckten Algorith-
men. Das Verfahren sei hier wiedergegeben. Gesucht sind die rechtwinkligen, auf das
Aquinoktium der Bahnelemente des Kometen (1950 bzw. 2000.0) bezogenen Sonnenko-
ordinaten X, Y, Z zum Datum Y, M, D. Man rechne:

i = Y—1900 (10.23)

S = INT (h4_1> (10.24)

di = S+INT (30.6M — 323 + frac0.53(M — 1.55)%) + D —0.5  (10.25)
Sofern das Jahr ohne Rest durch vier teilbar und nicht gleichzeitig 1900 ist und wenn

der Monat grofier als zwei ist, dann hat man d; = d; + 1 zu setzen.
Die weitere Rechnung sieht so aus:

d = 365, +d (10.26)
T = d/36525 (10.27)
w = 2819220833 + 1°719175T + 0°000361T2 (10.28)
e = 0.01675104 — 0.0000418T (10.29)
€ = 23°452294 — (°0130125T (10.30)
M = —1°524155 — 0°00015T2 — 0°25590255]; + 0°985600274;  (10.31)

M mufs innerhalb des Intervalls 0° — 360° liegen. Danach ist die Keplergleichung zu
16sen. Da es sich hierbei um eine transzendente Gleichung handelt, geschieht dies ite-
rativ. Dieses Verfahren werden wir noch mehrfach durchfiihren. Die Keplergleichung
lautet:

E=M+esinE (10.32)

Fiir diese Formel gibt es nur eine Ndherungslosung. Die einfachste Methode zur Auf-
16sung der Keplergleichung ist, diese nach folgender Iterationsvorschrift zu 16sen:

E i1 = M+esinE, (10.33)

Man rit zunédchst einen Startwert (n = 0) fiir E (z.B. Eg = M) und setzt diesen ein.
Wichtig ist dabei, das E und M im Bogenmaf$ verwendet werden. Das resultierende E
wird als neuer Startwert wiederum in die rechte Seite eingesetzt. Das Verfahren wird
so lange wiederholt, bis sich das resultierende E vom vorigen E im Rahmen der gefor-
derten Rechengenauigkeit nicht mehr unterscheidet, d.h. |E,. 11 — E,| < € ist. Dabei ist
€ die vorgegebene Abbruchschranke, z.B. 1-107%. In BASIC kann man z.B. so verfahren
110 E=M REM Startwert setzen

120 X=M+e*sin(E) REM Keplergleichung
130 IF ABS(X-E)>0.000001 THEN LET E=X : GOTO 120 REM Abbruch
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Tab.10.1 Parameter zur Berechnung der rechtwinkligen Sonnenkoordinaten

Aquin. ‘ P1 ‘ p2 ‘ p3 ‘ Pa ‘ Ps ‘ Pe ‘ p7 ‘ Ps
1950.0 | 18262.423 0 29696 | 2234941 | 971690 | 24975 | -10858 | 4721
2000.0 0 1.000008572 | 29709 | 2235619 | 971483 | 24990 | -10859 | 4719

Wichtig ist, daf3 in Zeile 130 nicht etwa X-E=0 als Abbruchkriterium gewéhlt wird, son-
dern eine sehr kleine Zahl. Sonst kann sich das Programm an dieser Stelle aufhdngen,
weil Rundungsfehler die Differenz nie 0 werden lassen. In manchen Sprachen, auch in
einigen BASIC-Versionen, gibt es Befehle wie WHILE. .. WEND oder DO. .. LOOP UN-
TIL, die fiir die Iteration der Keplergleichung wie geschaffen sind.

Die Losung der Keplergleichung nach dem Algorithmus (10.33) kann fiir hohe Exzen-
trizitaten (e nahe Eins) schlecht konvergieren. Fiir diesen Fall gibt es zahlreiche weitere
Verfahren, die in der Literatur beschrieben sind.

Die Entfernung Erde-Sonne R und die wahre Anomalie v ergeben sich damit wie folgt:

R = 1-—ecosE (10.34)
v 1+e E
tan 5 = 1, tan 5 (10.35)

Damit konnen die rechtwinkligen Sonnenkoordinaten nun berechnet werden:

X = Recos(v+ w) (10.36)
Y = Rsin(v+w)cose (10.37)
Z = Rsin(v+ w)sine (10.38)

Diese beziehen sich allerdings auf das aktuelle Datum. Sie miissen noch auf das Aqui-
noktium 1950.0 bzw. 2000.0 umgerechnet werden. Dies geschieht auf folgende Weise:

d—

Po= 36524% . (10.39)
Ay = 1—(pst* +13£%)-1078 (10.40)
Ay = —(pat+676t> —221£3)-1078 (10.41)
A3 = —(pst—207t> +96t%) - 1078 (10.42)
Ay 1— (pet*> +1563) - 1078 (10.43)
As = pit?-1078 (10.44)
Ay = 1—pgt?-1078 (10.45)

X A1X — A)Y — A3Z (10.46)
Y AoX + ALY + AsZ (10.47)
z AsX + AsY + AsZ (10.48)

Nun haben wir alles beisammen, um in die eigentliche Ephemeridenrechnung einstei-
gen zu konnen.
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10.5 Die Ephemeridenrechnung

Gegeben sind die Bahnelemente (), w,i,e,q und T des Kometen. Bekannt ist ferner
die Schiefe der Ekliptik € zum Aquinoktium (19500 = 23°44578787 und €x000 =
2324392911, gemaf3 der IAU). Berechnet werden soll die Position des Kometen zum
Zeitpunkt t (umgerechnet in das Julianische Datum).

10.5.1 Berechnung der Gaullkonstanten

Zunichst werden die GaufSkonstanten P,, Py, P und Qy, Qy, Q2 berechnet. Diese Rech-
nung muf fiir einen vorliegenden Satz von Bahnelementen nur einmal durchgefiihrt
werden.

Py = coswcos()—sinwsin{)cosi (10.49)
Hi = coswsin()+ sinw cos ) cosi (10.50)
H, = sinwsini (10.51)
Qy = —sinwcos() —coswsin{)cosi (10.52)
H; = sinwsin()+ cosw cos()cosi (10.53)
Hy = coswsini (10.54)
P, = Hjcose — Hpsine (10.55)
P, = Hjcose+ Hpsine (10.56)
Qy = Hscose — Hysine (10.57)
Q; = Hjcose+ Hssine (10.58)

10.5.2 Ephemeridenrechnung bei elliptischen Bahnen

Zunichst wird die grofle Halbachse a berechnet:

_ 1
0= (10.59)

sowie die mittlere Anomalie M:

k

—T) (10.60)

Dabei ist k die sog. Gaufische Konstante der Theoria motus. Sie betragt

k= 0.01720209895 im Bogenmafs (rad) (10.61)
k= 00985607669 im Gradmaf (10.62)

Es folgt jetzt wieder die Auflosung der Keplergleichung, wie wir sie bereits bei der
Bestimmung der Sonnenkoordinaten besprochen haben. Statt der einfachen Iteration
(10.33) wird nun allerdings das Newton-Verfahren verwendet. Dies erfordert vor allem
bei hoheren Exzentrizititen weniger Durchgénge, d.h. die Iteration konvergiert erheb-
lich schneller (E, M wiederum im Bogenmaf):

E,—esinE, — M
1—ecosE,

Epi1=E, — (10.63)
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Auch hier wird mit dem Startwert Ey = M begonnen. Als Ergebnis erhdlt man die
exzentrische Anomalie E. Damit konnen wir bereits einen Teil des Ergebnisses bestim-
men, ndmlich den Abstand r des Kometen von der Sonne in AE:

r=a(l—ecosE) (10.64)

Zu den anderen zu bestimmenden Grofien (Rektaszension a, Deklination ¢ und Entfer-
nung von der Erde A) fiihrt folgende Rechnung;:

G = a(cosE —e) (10.65)
H = ay1—¢e2-sinE (10.66)
B = P.G+Q:H+X (10.67)
D = PG+QH+Y (10.68)
L = P.G+Q.H+Z (10.69)

Die Entfernung von der Erde A in AE erhalten wir aus

A=+/B2+D2+12 (10.70)

und die Deklination aus:

0 = arcsin (L/A) (10.71)
Bleibt noch die Rektaszension, die sich aus der folgenden Beziehung ergibt:
a = 2 - arctan <ACOSD5_B> (10.72)

Ist D < 0 und B > 0 miissen 360°, im Fall B < 0 180° addiert werden.

Mit diesem Verfahren kann man durchaus noch Kometen mit Exzentrizitdten bis fast
0.999 ausreichend gut berechnen. Daher sei hier lediglich auf die in der Literatur ent-
haltenen Formeln fiir parabelnahe Ellipsenbahnen hingewiesen.

Sofern die Helligkeitsparameter (und evtl. die Art der Helligkeitsentwicklung) bekannt
sind, kann die Helligkeit des Kometen gemifl den Formeln in Kapitel 5.5.1 berechnet
werden. Bei neuentdeckten Kometen wird zundchst die Standardformel mit n=4 ange-
nommen; 1y kann in diesem Fall tiber die beobachtete Helligkeit leicht ermittelt wer-
den.

10.5.3 Ephemeridenrechnung bei parabolischen Bahnen

Fiir alle Kometen wird gleich nach der Entdeckung zunéchst einmal eine parabolische
Bahn angenommen. Bei dieser gestalten sich die Formeln etwas einfacher, denn die
Keplergleichung mufs nicht gelost werden. Die wahre Anomalie v kann direkt mittels
der Barkerschen Gleichung ohne jede Iteration berechnet werden.

Nachfolgend der Rechenweg fiir Parabelbahnen (t = Beobachtungszeitpunkt):

1. Berechne Py ... Q; wie bei Ellipsen (siehe Glg. 10.49-10.58)

2. Rechne:
3k(t—T)
2V/2 q%

tan 0 = f/\/A2+1+A—§/\/A2+ —A (10.74)

(10.73)




10 Ephemeridenrechnung 202

3. Daraus folgt fiir

_ 20
r=gq (1 + tan 2) (10.75)
4. Berechne nun B, D und L:
B = Py (1 — tan? ;) n Zqutan; X (10.76)
D = Py (1 ~ tan? g) +2Q,4 tan; Y (10.77)
L = Pg (1 — tan? g) +20.9 tan% 1z (10.78)

Aus B, D und L ergeben sich wie im letzten Abschnitt bereits gezeigt Rektaszension «,
Deklination é und geozentrische Entfernung A.

10.5.4 Rechenbeispiele

Jeder Programmierer macht wéahrend der Programmentwicklung Fehler. Hilfreich bei
der Lokalisierung von Programmfehlern sind Zwischenergebnisse. Nachfolgend sei
daher fiir die behandelten Bahnformen je ein Beispiel inklusive den Zwischenergeb-
nissen aufgefiihrt. Die Genauigkeit der Werte ist knapp sechsstellig, in den Formeln, in
die die Sonnenkoordinaten eingehen, konnen die Differenzen etwas grofier sein.

Ellipse: Berechnet werden soll die Position des Kometen 6P/d’Arrest fir t =
30.Juli 1995, 0" UT:

T =1995]Juli27.3186 TT, g = 1.345815AE, e = 0.614045
w = 17820476, () = 13829885, i = 1925236 (2000.0)

Gausskonstanten: Py =0.733069, P, = —0.628471, P, = —0.260066

Qx =0.643830,Q, = 0.764474, Q. = —0.032601
Sonnenkoordinaten: X = -0.603273,Y = 0.749220, Z = 0.324835
Mittlere Anomalie: M = 0.007084 = (0240588

= 0.018345 = 1205109
= 1.34618 AE

Exzentrische Anomalie
Radiusvektor (Komet-Sonne):

E
r
Weitere Grofien: G = 1.345228, H = 0.050486
B =0.415376,D = —0.057622, L. = 0.026659
Abstand Erde-Komet: A = 0.42020 AE
Deklination: ) = —3%26375 = —3°38/2
Rektaszension: o = 35291021 = 23 28™4

Da D < 0und B > 0, wurden zum urspriinglichen Ergebnis 24" addiert.

Ergebnis: & = 23" 284, 5 = —3°38/2 (2000.0), A = 0.42020 AE, r = 1.34618 AE

Parabel: Berechnet werden soll die Position des Kometen C/1996 N1 (Brewington)
fiir t = 15. August 1996, 22" UT:

T = 1996 Aug.3.4237 TT, g = 0.925821AE,e = 1
w = 4379692, () = 23429009, i = 5221483 (2000.0)
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Gausskonstanten: Py = —0.065279, P, = —0.983055, P, = 0.171297
Qx =0.760525,Q, = 0.062121, Q. = 0.646331

Sonnenkoordinaten: X = -0.812725,Y = 0.554169, Z = 0.240266

Mittlere Anomalie: M  =0.214905 = 12231315

Wahre Anomalie: v = 0.334791 = 19°18213

Radiusvektor (Komet-Sonne): r = 0.95226 AE

Weitere Grofsen: B = -0.633479, D = —0.310540, L = 0.596555

Abstand Komet-Erde: A =0.92391 AE

Deklination: ) = +40°2171 = +40°13!0

Rektaszension: o = 2061147 = 13" 44m5

Da B < 0, wurden 12" zum urspriinglichen Ergebnis addiert.

Ergebnis: « = 13 44m5,5 = +40°13/0 (2000.0), A = 0.92391 AE, r = 0.95226 AE
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11 Bahnbestimmung und -verbesserung

von M.Kretlow

11.1 Einleitung

Fiir die Beobachtung eines Kometen ist die Kenntnis seines Ortes an der Himmelss-
phére notwendig. Um den Lauf eines Kometen am Himmel voraussagen zu konnen
(Ephemeridenrechnung), muf$ seine raumliche Bewegung um die Sonne bekannt sein.
Die Bestimmungsgrofsen dieser Bewegung bezeichnet man als Bahnelemente. Bei ei-
nem (neu entdeckten) Kometen stellt sich also zunédchst die Aufgabe, seine Bahn aus
einer Anzahl von zeitlich verteilten Richtungsbeobachtungen an der Himmelssphére
(i.a. Rektaszension und Deklination) zu bestimmen, um eine weitere Verfolgung zu
gewdhrleisten. Diese aus der ersten Bahnbestimmung hervorgehende vorldaufige Bahn
wird aufgrund unvermeidlicher Beobachtungsfehler mehr oder weniger von der wah-
ren Bahn abweichen. Werden nun nachfolgend zusétzliche Beobachtungen gewonnen,
so wird man versuchen, diese Bahnelemente mit allen vorhandenen Beobachtungen in
Einklang zu bringen, das heifst die Summe aller Abweichungen zwischen beobachteter
und berechneter Bahn soll ein Minimum annehmen: Die Bahnelemente des Kometen
werden verbessert. Die weitaus meisten Kometen bewegen sich auf Bahnen, die sich in
ihrem sonnennahen Bereich sehr gut als Parabeln approximieren lassen. Durch diese
Bedingung, die an die Bahnexzentrizitit gestellt wird (e = 1), verringert sich die An-
zahl der zu bestimmenden Bahnelemente auf fiinf. Zur Parabelbahnbestimmung wird
hier das Verfahren von Olbers (1797) einschlieSlich der Modifikation durch Banachie-
wicz in einer modernen Darstellung wiedergegeben. Die Bahnverbesserung wird an
Hand der Variation der Bahnelemente beschrieben (z.B. Bauschinger 1928, Stracke 1929,
Bucerius 1966).

Dieses Kapitel soll sowohl fiir jenen Leser den kompletten Formalismus einer ersten
Bahnbestimmung bereitstellen, der sich fiir die theoretischen Hintergriinde dieser For-
meln nicht interessiert, als auch die Leser befriedigen, die tiefergriindig in diese Materie
einsteigen mochten. Es ist daher strukturiert aufgebaut. Im ersten Teil wollen wir uns
zundchst mit den physikalischen Grundlagen der Bahnbestimmung vertraut machen,
bevor wir die zu l6senden Aufgaben definieren und anschlieflend die Losung dieser
Fragen ableiten. In Abschnitt 11.5.5 und 11.5.6 ist dann der gesamte Algorithmus fiir
die erste Bahnbestimmung angegeben. Analog wird in den nachfolgenden Abschnit-
ten eine Einfithrung in das Prinzip der Bahnverbesserung und anschlieffend der ent-
sprechende Algorithmus gegeben. Der letzte Abschnitt des Kapitels befafst sich kurz
mit den modernen Methoden der Bahn- und Stérungsrechnung, ohne jedoch konkret
darauf einzugehen, da dies im Rahmen dieses Buches nicht moglich ist. So weit wie
moglich wird eine vektorielle Darstellung verwendet (Vektoren und Matrizen sind fett
gedruckt). Dies ermoglicht eine anschauliche Interpretation und erlaubt eine einfache
Umsetzung in ein Rechnerprogramm.

204



11 Bahnbestimmung und -verbesserung 205

11.2 Historisches

Bereits in der Antike versuchte man die Bewegung der Himmelskorper zu beschreiben
und zu erklédren. So lieferte Ptolemaus (ca. 150 n. Chr.) in seinem Gesamtwerk Alma-
gest eine Bewegungstheorie von Sonne, Mond und den fiinf grofien Planeten, die den
Lauf dieser Himmelskorper recht gut beschrieb.! Die Kometen waren hier nicht mit
einbezogen, denn in Europa vertrat man bis in die Renaissance die Ansicht, dafs Ko-
meten — als heifle Ausdiinstungen in der Atmosphére —irdischen Ursprungs seien. Der
erfolglose Versuch von Tycho Brahe die Parallaxe des Kometen 1577b zu bestimmen
fiithrte zu der Schlufifolgerung, dafs die Kometen erheblich weiter entfernt sein miis-
sen als der Mond. Das Problem der Bahnbestimmung der Kometen gewann dadurch
erheblich an Bedeutung, war die astronomische Natur dieser meist regellos erschei-
nenden Schweifsterne nun erkannt worden. Die physikalischen Grundlagen wurden
durch Isaac Newton geschaffen. Er selbst berechnete Parabelbahnen mit einem graphi-
schen Ndherungsverfahren, das aber in der Praxis zu umstandlich war. Den nédchsten
Schritt hin zu einer analytischen Losung machte L. Euler mit der Entdeckung der nach
ihm benannten fundamentalen Gleichung. Darauf aufbauend wurde die numerische
Bahnbestimmung durch J.H. Lambert weiterentwickelt. Aber erst der Bremer Arzt und
Amateurastronom Wilhelm Olbers lieferte eine Methode, die es erlaubt, die Bahn eines
Kometen sehr schnell und sicher zu bestimmen. Diese Methode wird seither in kaum
verdnderter Form fiir die Parabelbahnbestimmung verwendet.

11.3 Die Reduktion der Beobachtungen

Beobachtungen von Kometen (und Planetoiden) liegen heute in einer einheitlichen
Form vor, wenn sie in einer der géngigen Publikationen wie z.B. MPC und IAUC? ver-
offentlicht werden. Es sind dann Rektaszensionen und Deklinationen, die sich auf ein
Standarddquinoktium (J2000.0) und auf das Zeitsystem UT = Weltzeit = mittlere Zeit in
Greenwich (GMT) beziehen. Die Orter sind topozentrisch, wobei die tigliche Aberrati-
on und auch die Refraktion im Rahmen der astrometrischen Reduktion bereits vom Be-
obachter berticksichtigt wurde. Die Vorbereitung der Beobachtungen beschrankt sich
also auf die Eliminierung der tdglichen Parallaxe, das heiflt dem Ubergang vom To-
pozentrum zum Geozentrum. Hierzu mufi der Beobachtungsort und die Entfernung
des Kometen bekannt sein. Da die Entfernung des Kometen a priori unbekannt ist,
lat man daher die Beobachtungen topozentrisch und transformiert stattdessen die
zur Bahnbestimmung erforderlichen rechtwinkligen geozentrischen Sonnenkoordina-
ten Xo, Yo, Zo auf topozentrische X, Y, Z durch

X=Xo+AX, Y=Yo+AY, Z=2Zo+AZ. (11.1)

Die rechtwinkligen parallaktischen Korrekturen AX, AY, AZ ergeben sich fiir jede Be-
obachtung zusammen mit dem Beobachtungsort aus
AX = Axy-cos® (11.2)
AY = Axy-sin® (11.3)

10Obwohl dieser empirischen Theorie das geozentrische Weltbild zugrunde lag.
2MPC: Minor Planet Circular/Minor Planets and Comets und TAUC: International Astronomical Union
Circular.
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AZ = Ay, (11.4)

wobei © die mittlere Ortssternzeit zum Zeitpunkt der Beobachtung ist. Die Faktoren
Axy, Az sind fiir jeden Beobachtungsort konstant. Sie konnen wie folgt aus der geogra-
phischen Breite ¢ berechnet werden. Ist & die Hohe des Beobachters in Metern {iber NN
und a = 426.3523 - 10~7 AE der Aquatorialradius der Erde, so gilt

Axy = —a(540.1568h-107°)sin¢ (11.5)
Az = —a(C+0.1568h-107°) cos¢ (11.6)
mit f = 1/298.257 (11.7)
C = (cosz<,b+(1—f)zsinzcj))_l/2 (11.8)
S = (1-f)C. (11.9)

Fiir alle Beobachter, die einen MPC-Stationscode besitzen, sind hingegen die Faktoren
psing’, p cos ¢’ und die geographische Liange A tabelliert und kénnen z.B. vom MPC ab-
gerufen werden (http://cfa-www.harvard.edu/cfa/ps/lists/0ObsCodes.html). Da-
bei bezeichnen p und ¢’ die geozentrische Entfernung und Breite des Beobachters. Die
gesuchten parallaktischen Faktoren erhilt man dann durch Multiplikation mit dem Er-
dédquatorialradius:

Axy = —apsing’ (11.10)
Az = —apcos¢. (11.11)

Weitere Reduktionen werden nicht angebracht. Die Planetenaberration (Lichtlaufzeit)
wird wihrend der Bahnbestimmung beriicksichtigt. Ihr Einflufs ist ohnehin recht klein,
so dafd nur eine Korrektur der Perihelzeit T erfolgen muf.

11.3.1 Reduktion alter Beobachtungen

In der élteren Literatur findet man oft Beobachtungen, die sich auf die mittlere La-
ge von Himmelsdquator und Friihlingspunkt zum Jahresanfang (z.B. 1927.0) oder auf
die wahre Lage von Aquator und Friithlingspunkt zum Beobachtungsdatum beziehen
(scheinbarer Ort, z.B. bei Mikrometermessungen). Oftmals wurde als Zeitsystem die
mittlere Ortszeit verwendet (und nicht die mittlere Ortszeit eines Zentralmeridians wie
z.B. Greenwich oder Berlin). Die Beobachtungen sind daher gegebenenfalls vor Beginn
der Bahnbestimmung um solche Effekte wie Nutation, Fixsternaberration, Prazession
und Zeitverschiebung zu korrigieren. Derartige Reduktionen sind z.B. in Seidelmann
(1992) beschrieben.

Auflerdem ist zu beachten, daff photographisch (oder mit CCD) gewonnene Beobach-
tungen sich auf jenes Referenzsystem beziehen, welches dem verwendeten Sternkata-
log als Grundlage dient. Diese Systeme haben im Laufe der Zeit unterschiedliche Ver-
anderungen erfahren (und mit ihnen folglich auch die Kataloge), so dafs die Reduktion
von unterschiedlichem Beobachtungsmaterial mit grofier Sorgfalt durchzufiihren ist. In
Hinblick auf die mit dem 1. Januar 1992 wirksam gewordene Umstellung auf das IAU
(1976) System sei darauf hingewiesen, dafs deutliche Unterschiede zwischen dem Stern-
katalog PPM (FK5/]2000.0) und den dlteren Katalogen SAOC, AGK3 (FK4/B1950.0) be-
stehen (neue Priazessionskonstante, Neudefinition des Friihlingspunktes, E-Terme der
Aberration etc.). Weiterfiihrende Informationen dazu findet man z.B. in Roser & Bastian
(1991), bei Bastian (1991) und insbesondere bei Seidelmann (1992).
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11.3.2 Auswahl der Beobachtungen

Die Kometenbahn ist mathematisch durch drei Beobachtungen vollig bestimmt3, selbst
wenn diese aus einer sehr kurzen Zeitspanne (eine Nacht) stammen. Die unvermeidli-
chen Beobachtungsfehler wiirden aber zu mehr oder weniger (un)brauchbaren Resul-
taten fiihren. Stehen fiir die Bahnbestimmung mehr als drei Beobachtungen zur Ver-
figung, wahlt man daher drei nicht zu dicht beisammen liegende Beobachtungen aus.
Andererseits darf der in dieser Zeit durchschrittene heliozentrische Bahnbogen nicht zu
grof3 sein, da sonst der Fehler, der in der Approximation der Sektor-zu-Dreieck Verhilt-
nisse* gemacht wird, spiirbar anwichst. Insbesondere sollte man die Beobachtungen
so wahlen, daf die Zeiten zwischen der ersten und zweiten Beobachtung (t, — t1) so-
wie der zweiten und dritten Beobachtung (t3 — t2) moglichst gleich sind. Hiervon hiangt
die Giite einer zentralen Grofe in der Bahnbestimmung nach Olbers mafsgeblich ab. In
Anbetracht der durchschnittlichen Eigenbewegung eines neu entdeckten Kometen und
der Notwendigkeit, moglichst friih eine erste Bahn zu erhalten, diirften die Zwischen-
zeiten im Bereich weniger Tage liegen.

11.4 Das Zweikorperproblem

Wir betrachten die Bewegung zweier Korper S (Ortsvektor rs , Masse M) und P (Orts-
vektor rp, Masse m) gemifl dem Newtonschen Gravitationsgesetz

Is — Ip

Fop = yMm - —> 0
SP Yim |1's—1'P|3

An den Ursprung O unseres Koordinatensystems stellen wir die Forderung, dafs er frei
von Kriften ist (d.h. inertial). Den Korper S konnen wir mit der Sonne und den Kor-
per P mit einem Planeten identifizieren. Fiir die Kréfte, die beide Korper aufeinander
ausiiben, gilt dann

Mis = Fg= +'ymrTM; (Kraft die P auf S austibt)
M
mip = Fp= —7”1—2; (Kraft die S auf P ausiibt),

mit 7 = [r|. Der Vektor r = rp — rg beschreibt den Ort von P relativ zu S, so da8 sich die
Relativbewegung von P bzgl. S ergibt als®

(M+m)x

f:fp—fs:—’)’ }’2 T.

Betrachten wir nun den Massenschwerpunkt CM beider Korper. Dieser liegt auf ihrer
Verbindungslinie r = rp — rs und lédfst sich als “gewichtetes Mittel” darstellen durch

o mrp + MI‘S

m m
rem = M M = rg = (1 + 7) rem — MI‘P. (11.12)

M

3Sieht man von speziellen Ausnahmefillen einmal ab.

“Deren Bedeutung wird in Abschnitt 11.5.1 u. 11.5.2 klar werden.

SDifferenziere r = rp — rg zweimal nach der Zeit und setze fiir die Beschleunigungen die obigen Aus-
driicke ein.
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Fir M > m geht der Ausdruck m/M — 0 und es ist rs = rcy, das heifst der Schwer-
punkt fallt mit dem (Massen)Zentrum des dominierenden Korpers S zusammen. Dieser
Fall liegt in unserem Sonnensystem in grofser Naherung vor. Die Masse eines Kometen
oder Planetoiden ist gegeniiber der Sonnenmasse M verschwindend klein (m ~ 0) und
selbst beim massereichsten Planeten Jupiter betrdgt das Verhaltnis m/M nur 1/1047.
Nach dem Schwerpunktsatz der Physik ist der betrachtete Massenschwerpunkt CM
kraftefrei und erfiillt somit die Forderung, die wir an unseren Koordinatenursprung O
gestellt haben. Wir legen daher den Ursprung unseres fortan verwendeten Koordina-
tensystems in das Sonnenzentrum und erhalten dann als Bewegungsgleichung eines
Planeten oder Kometen um die Sonne

(1+m)r
- = 11.1
g, (11.13)

¥+ k2

wobei die Sonnenmasse als Masseneinheit definiert ist (M = 1). m muf also in Ein-
heiten der Sonnenmasse angegeben werden. Anstatt der allgemeinen Gravitations-
konstante < (in SI-Einheiten) verwenden wir ab jetzt die Gaufische Konstante k =
0.01720209895 (rad) seiner Theoria motus. k ist also eine auf den Zentralkorper (Sonne)
normierte Gravitationskonstante in astronomischen Mafseinheiten. Aus (11.13) lassen
sich die drei Keplerschen Gesetze ableiten. Daher beschreibt die obige Gleichung ei-
ne (ungestorte) Keplerbewegung. Sie ist eine vektorielle Differentialgleichung zweiter
Ordnung und entspricht drei skalaren Differentialgleichungen zweiter Ordnung. Die
Losung ist durch Integration in geschlossener Form moglich und liefert 6 Integrations-
konstanten.

Man kann die Bewegung eines Kometen um die Sonne durch Angabe seines Ortes und
seiner Geschwindigkeit fiir einen Zeitpunkt (Epoche t,)

t=1t: r1 = (x1,y1,21) 11 = (%1,1,21) (Anfangsbedingungen)
oder seines Ortes fiir 2 verschiedene Zeiten
t=t1: 1= (x,y1,21) t=tr: 1= (x2,Y2,22) (Randbedingungen)

bestimmen. Gewohnlich beschreibt man die Bewegung aber durch Angabe von 6 Bahn-
elementen T,q,e,w, (), i 6. Diese Kegelschnittelemente erlauben eine besonders an-
schauliche Interpretation der Bewegung eines Kérpers um die Sonne. Die Keplerschen
Bahnelemente sind im Kapitel 10 beschrieben und veranschaulicht.

Alle drei Formen von Integrationskonstanten sind dquivalent und lassen sich auch in-
einander tiberfiihren. Fiir die Bestimmung der 6 Unbekannten sind 6 unabhéngige Gro-
3en erforderlich, z.B. drei vollstandige, zeitlich verschiedene Richtungsbeobachtungen
an der Himmelssphire («, ). Das ist Aufgabe der Bahnbestimmung.

Unter den vielen entwickelten Methoden haben sich in der Rechenpraxis jene bewéhrt,
welche die Bestimmung der Randbedingungen zum Ziel haben, um daraus dann die
Bahnelemente abzuleiten (Gauf$sches Prinzip). Zur Losung des Anfangswertproblems
(Laplacesches Prinzip) ist es ndmlich erforderlich, aus den beiden dufSeren Orten durch
Differenzenquotientbildung zeitliche Ableitungen fiir den mittleren Ort zu approxi-
mieren, was numerisch oftmals problematisch und unsicher ist. Die Bahnbestimmung

bStreng gesehen ist die unbekannte Kometenmasse m ein weiteres Bahnelement. Sie ist aber stets — wie
auch bei den Planetoiden — in dem hier betrachteten Zweikorperproblem Sonne-Komet vernachlissig-
bar klein.
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nach Laplace ist in der Literatur ebenfalls ausfiihrlich behandelt (z.B. Bauschinger 1928,
Herget 1948, Stumpff 1973, Danby 1988, Boulet 1991, Guthmann 1994).

11.5 Die Bahnbestimmung

11.5.1 Formulierung der Aufgabe

Wie wir im letzten Abschnitt gesehen haben, ist unser Randwertproblem gelost, wenn
wir aus den drei geozentrischen Richtungsbeobachtungen a;, ; (i=1,2,3) zwei vollstan-
dige heliozentrische Orte im Raum — nehmen wir ry, r3 — bestimmt haben. Daraus kon-
nen wir schliefslich unsere gesuchten Bahnelemente ableiten.

Bezeichnen wir nun den geozentrischen Ort des Kometen fiir alle drei Beobachtungs-
zeitpunkte in rechtwinkligen Koordinaten mit

x} COS &; COS J;
i=| vyl | =A;| sinajcosé; | = Ae (i=1,2,73). (11.14)
z; sin §;

Den heliozentrischen Ortsvektor r des Kometen erhalten wir bei bekannten geozentri-
schen Sonnenkoordinaten R durch

I, —= l‘/i - Ri = Aiei - Ri (l = 1, 2, 3), (1115)

mit den drei geozentrischen Entfernungen A; als einzige Unbekannte. Das Kernproblem
der Bahnbestimmung reduziert sich auf die Ermittlung der zwei geozentrischen Entfernungen
A1 und Az, um daraus unsere gesuchten Randwerte r; und r3 abzuleiten.

Betrachten wir nun das 2. Keplersche Gesetz. Es besagt, daf$ sich der Korper auf einer
durch das Sonnenzentrum gehenden Ebene (Bahnebene) bewegt. Jeder beliebige Orts-
vektor r1af3t sich daher durch zwei anderen Vektoren als Linearkombination darstellen.
Driicken wir daher den mittleren Ort r» durch die beiden dufSeren aus:

I) = nqry + nsrs (Ebenengleichung). (11.16)

Zusammen mit (11.15) erhalten wir daraus die geometrische Fundamentalgleichung der
Bahnbestimmung:

Arer — Ry = m3 (A1e1 - Rl) + 713(A3€3 - R3>. (11.17)

Multiplizieren wir (11.16) vektoriell mit r; bzw. r3, finden wir’

r1 X rp = n3(ry Xr3) bzw. 1y X 13 =n1(ry X r3)

und somit schliefSlich

o |1‘2 X I'3|

L= N |I‘1><1'2|
|1‘1 ><I‘3|

- |I‘1 X I‘3|,

bzw. nj (11.18)
das heifit ; und n3 sind die Verhiltnisse der Dreiecksfldchen, die von je zwei Ortsvek-
toren aufgespannt werden. Diese Verhiltnisse durch bekannte Grofien auszudriicken
bzw. zu approximieren, ist Inhalt des ndchsten Abschnitts.

7Unter Beachtung von r x r = 0.
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11.5.2 Die Dreiecksflachen als Funktion der Zeit

Die unbekannten Verhiltnisse der Dreiecksflichen sollen nun durch die zugehorigen
Zwischenzeiten (t3 — t;), (t3 — t1), (f2 — t1) ausgedriickt werden. Dazu gehen wir wie-
derum vom 2. Keplerschen Gesetz aus : der Fahrstrahl (Ortsvektor r) tiberstreicht in
gleichen Zeiten gleiche Sektorflachen, das heifst

ds t2

— =C =const. = /dS =C/[ dt

dt t

Die Konstante C ist hier nicht von weiterem Interesse, aber sie wird plausiblerweise
von der Bahnform und -grofse abhdngen. Die ausgefiihrte Integration liefert dann

S = C(tz — i‘l).

Der Flicheninhalt S des von den beiden Ortsvektoren ry(t1), r2(t2) eingeschlossenen

Kegelschnittsektors ist aber bei kleinen Zwischenzeiten (£ Kleinem Bahnbogen) nur
geringfiigig grofer als der Flicheninhalt des zugehorigen Dreiecks®:

D = %|1‘1 X 1‘2’ = %1’17’2 Sil‘l(?)z — ’01).

Dabei ist v die wahre Anomalie des Kometen (zu einem Zeitpunkt t), das ist der Winkel
zwischen den beiden Verbindungslinien Sonne-Perihel und Sonne-Komet (= Radius-
vektor). Somit ist das Verhaltnis Sektor-zu-Dreieck # = S/D fiir v; — v < 180° stets
positiv und anndhernd gleich Eins. Die Dreiecksflichen D konnen in erster Naherung
durch die Sektorflichen S ersetzt werden und wir erhalten die gesuchte fundamentale
Beziehung

_|I‘2><I‘3|Nt3—t2 _|I‘1><I‘2|Nt2—t1

bzw. = R .
ZwW. T3 |I'1><1'3| t3—t1

m (11.19)

o |I'1><1'3| Nt3—t1

11.5.3 Die Parabelbahnbestimmung nach Olbers-Banachiewicz

Wir gehen von der geometrischen Fundamentalgleichung (11.17) aus und multiplizie-
ren skalar mit dem Vektor (R, x e3), um die mittlere Entfernung A, zu eliminieren:

Arer — Ry = nl(Alel — Rl) + n3(A3e3 — R3) | . (Rz X 82)

0= n1A1e1 . (Rz X 82) — n1R1 . (Rz X ez) + 1’13A3E3 . (Rz X ez) — Tl3R3 . (Rz X ez).

Losen wir nach Az auf und formen etwas um, so ist

_ﬂel'(szeg)A ERl-(szez) R3-(R2><e2)

As = ,
3 ns es - (Rz X ez) ! ns es - (Rz X ez) es - (Rz X e2)

was sich in einfacher Form schreiben 1413t als

ny ’(Rz X Rg)’ ey - (R1 X R2)
Az = MA1 4 | — — 11.20
3 ! ns ’(Rl X Rz)’ e3 - (Rz X 82) ( )

8 Auf den Beweis mufd wegen seiner Lange verzichtet werden, siehe z.B. (Stracke 1929, S.18ff.).
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mit
nieq: (Rg X ez) _ _t3—t291 . (Rz X ez)
n3 e3‘(R2><e2) th — 1 e3-(R2><ez)'

Im letzten Abschnitt wurde gezeigt, dafy die Verhéltnisse der Dreiecksflachen 7; in ers-
ter Naherung durch die Verhdltnisse der Zwischenzeiten approximiert werden kon-
nen’. Dies ist fiir alle Kérper im Sonnensystem giiltig, also auch fiir die Erde. Daher
ist

’RQ X R3’ ~ t3 —t>

’R1XR2’ tz—tl.

Damit fillt der Klammerausdruck [ ] in (11.20) heraus und wir erhalten als
1. Fundamentalgeichung der Olbersschen Methode

_t3—t2€1'(R2 Xez>
tr—t1e3- (Ry x )

As = MA;, mit M= (11.21)

M nimmt den unbestimmten Ausdruck % an, wenn der mittlere Kometenort e, mit dem
mittleren Sonnenort R, zusammenfallt. In diesem Ausnahmefall versagen die Glei-
chungen.

Wir benoétigen noch eine weitere Gleichung in den beiden Unbekannten A; und As.
Dann sind die beiden geozentrischen Entfernungen bekannt und die Bahn ist bestimmt.

Auf diese 2. Fundamentalgleichung wird im néchsten Abschnitt eingegangen.

11.5.4 Die Eulersche Gleichung

Sie wurde zunéchst von L. Euler fiir die Bewegung in einer Parabel gefunden und spa-
ter auf alle Kegelschnitte verallgemeinert (Lambertsches Theorem). Auf den Beweis
wird hier wegen der Lange verzichtet und auf die Literatur verwiesen (Stumpff 1973,
S.246ff). Die Eulersche Gleichung stellt eine dynamische Beziehung zwischen der Sum-
me 71 + r3 der beiden dufleren Radiusvektoren, der Lange s, der zwischen diesen bei-
den Randpunkten aufgespannten Sehne und der Zwischenzeit 7, = k(t3 — t1) her:

6T = 6k(t3 — tl) = (7’1 +r3+ 52)3/2 — (7’1 + 13— 52)3/2, (11.22)

wenn der Winkel /(r1,r3) = (v3 — v1) < 180°. Unser Ziel ist, einen Naherungswert fiir
A1 zu berechnen. Daher 16sen wir die Gleichung nach der Sehne s, auf und erhalten
diese als Funktion von 1 + 73 und :

sq =52 =f(m, 11 +13).

Der Index 'd” soll auf die dynamische Definition verweisen. Nach dem (dreidimen-
sionalen) Lehrsatz von Phytagoras 1df3t sich diese Sehne aber auch rein geometrisch
berechnen durch

sp=(m—1)? = (3 —x1)"+ (3 —y1)* + (23 —21)>.

9Bei gleichen Zwischenzeiten ist die Néherung sogar von 2. Ordnung.
10Dje Bahnbestimmung ist prinzipiell dennoch méglich, da wir bei drei vollstindigen Beobachtungen
und fiinf zu bestimmenden GrofSen eine tiberzahlige Information haben. Vgl. etwa Bauschinger(1928,
S.372ff.).
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Verwenden wir wiederum unsere bekannten Ausdriicke fiir rq, r3
I = A161 — R1 und I3 = A3e3 — R3 = MA1e3 — R3, (1123)

so folgt dann
;s — 1] = (Me3 - el)Al - (R3 - R1>
s3 = |(r3 —11)|* = (Mes — €1)°A7 —2(Mes —e1) - (R3 — R1)A; + (R3 — Ry)?,

was sich in der einfachen Form

5(25 = ¢* +2ghcos xAy + WA} (11.24)
schreiben 1413t, mit
g = (Ry—Ry)?
W= (Mes — 91)2
2ghcosy = —2(Mez—eq)-(R3—Ry).

Durch Einsetzen der Ausdriicke fiir 1,73, sg in (11.22) erhalten wir eine Gleichung mit
einer Unbekannten A;. Die elementare Auflosung nach A ist aber sehr unbequem. Ein-
facher ist es, mittels regula falsi zu 16sen, oder man variiert A; iterativ solange, bis die
Bedingung s; — sq4 = 0 mit gewtinschter Genauigkeit erfiillt ist. Die gesuchten geozen-
trischen Entfernungen A; und Az sind nun bekannt und wir kénnen zur Berechnung
der Bahnelemente tibergehen.

11.5.5 Ableitung der Bahnelemente

Zur Berechnung der Bahnelemente aus Randwerten verwenden wir einen Vektor ry,
der in der Bahnebene senkrecht auf r; steht (r; - rg = 0). Mit

I = 81A1 - R1 und I3 = e3A3 — R3 (1125)
sei dann - )
. r r F— .
o =13 — ¥r1, 2= M (11.26)
&1 "

Die wahren Anomalien vy, v3 berechnen sich eindeutig (da (v3 — v1) < 180°) aus

ror1

sin(vg—vl) = _— (1127)
cos(vs —v1) = rilf (11.28)

L1
Y3 —1r1)SIN 5(03 — 0
tani(vs +01) = (rs—r)siny(a—v1) (11.29)

2/r1r3 — (r1 + 13) cos % (vs — v7)

Die Periheldistanz g ist gegeben durch

q = r1cos %v% = r3COS %v% (11.30)
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Die mittleren Anomalien erhalten wir aus

2 1

M, = \kf (tan %01 + %tan ZU%) (11.31)
2 1

Mz = \k[ (tan %03 + %tan 22)3) . (11.32)

Vor Berechnung der Perihelzeit werden die Beobachtungszeiten t;,f3 noch um die

Lichtlaufzeit korrigiert:11
7 = t —0.00578A1 (11.33)
t; = t3—0.00578A; (11.34)
T = t;—Mg¥"* =t — Msg®? (11.35)

Die Gauschen Bahnvektoren (bezogen auf das Aquatorsystem!) P = (P, P,, P.) und
Q = (Qx, Qy, Q;) werden berechnet aus

P = il Ccos v — o sin g (11.36)
r ro

Q = il sinvy + o COS 1. (11.37)
1 To

Sie konnen zur Berechnung einer Ephemeride verwendet werden (siehe Kapitel 10),
denn ein Ortsvektor r(t) hat die Darstellung

r(t) = rcosv(t)P + rsino(t)Q. (11.38)

Die Bahnlage errechnet sich schliefilich eindeutig (da i < 180°) aus

sinisin() = P,Q,— P.Q, (11.39)
sinicos() = —cose(QxP; — PxQ;) —sine(PrQy — P,Qx) (11.40)
cosi = —sine(QyP; — PxQ;) + cose(PrQy — P,Qx) (11.41)
sinw = —(QxcosOQ+ QysinQcose + Q,sin()sine) (11.42)
cosw = PycosQ+ Pysin()cose + P;sin()sine. (11.43)

Hierbei ist € die Schiefe der Ekliptik fiir jenes Aquinoktium, in dem auch die Beobach-
tungen und die Sonnenkoordinaten vorliegen, z.B. ist

€1950.0 — 23244578787 und €2000.0 — 23°43929111.

Die Bahnlage definiert durch P, Q bzw. w, (), i bezieht sich dann auf dieses Aquinok—
tium. Aus diesem Grunde sollte es immer zusammen mit den Elementen angegeben
werden.

11.5.6 Rechenschema

Gegeben sind drei vollstindige Beobachtungen («;, 6;) zu den Zeiten t;. Die Zeiten wer-
den zweckmafligerweise in das Julianische Datum JD umgewandelt und es soll sein

110.00578 ist das Reziproke der Lichtgeschwindigkeit in mittlerer Sonnentag/AE.
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t; < to < t3. Die rechtwinkligen Sonnenkoordinaten R; sind bereits wegen tédglicher
Parallaxe korrigiert (sieche Abschnitt (11.3))'2. Sie miissen in voller Genauigkeit (7-8
Stellen)!3 vorliegen, gendherte Sonnenkoordinaten reichen nicht aus.

a) HilfsgroBen:

n = k(t3 — t2), T3 = k(tz — tl), T = k(tg — t1> (11.44)
mitk = 0.01720209895 rad

COS &; COS J;
e, = sinw; cosd; |, (i=1,2,3) (11.45)
sin (51'
§ = |Rs—Ry|= \/(Rs—Rl)'(R3—R1) (11.46)
fi = —e-Ry (11.47)

L = (/R f2 (11.48)

_391 . (Rz X 82)

M = _ = 11.49

T3 €3 * (Rz X 82) ( )

Eingang al: (11.50)

h = Me;—e (11.51)

ho= Vhoh= /M2 +1-2M(e; -e3) (11.52)

1

f3 = —M(EG; . R3) (1153)
RZ

I3 = Mg — f2 (11.54)

1
f = ﬁh' (R; — R3) (11.55)

| = \/‘(’;:—fz. (11.56)

b) Berechnung von A;: Der nachfolgende Iterationsalgorithmus ist solange durch-
zufiihren, bis sich der Wert von r; und r3 gegeniiber dem letzten Iterationsschritt im
Rahmen der geforderten Genauigkeit (~ 1 - 10~®) nicht mehr dndert. Gelegentlich tritt
nur schwache Konvergenz ein. In der Literatur sind aber Vorschldge zur Konvergenz-
beschleunigung gegeben (Wepner 1982, S.265ff). Wir beginnen mit einem geschétzten
Startwert fiir 13 , etwa r;3 = 2.5:

2T2
13
sin®@ = %y (11.58)

12\Aeil die Parallaxe i.a. unter 10” liegt, kann man u.U. bei einer ersten Bahnbestimmung — vor allem bei
semigenauen Positionen — auch darauf verzichten, wenn z.B. der Beobachtungsort nicht genannt ist.

137.B. aus der vollstandigen Newcombschen Sonnentheorie oder aus einem Jahrbuch wie The Astronomical
Almanac (fiir den Zeitpunkt t durch Interpolation ermittelt).
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s = r3V8singy/cos 22 (11.59)
s2
A= (B f (11.60)

= <A1—|—f1)2—|—l% (11.61)
r3 = My/(Ar+f3)2 41 (11.62)

(11.63)
i3 = r1+713. (11.64)

c) Verbesserung von M: Sind die Zwischenzeiten sehr ungleich oder sehr grof3, so
weicht das Verhiltnis Sektor-zu-Dreieck zu stark von Eins ab und es miissen Terme
hoherer Ordnung mitgenommen werden. Auch der Klammerausdruck [ ] in Gleichung
(11.20) ist dann ungleich Null. In diesem Fall sollte vor Ableitung der Elemente der
Wert von M verbessert werden'*:

e - (Rl X Rz)
= 2 772 11.65
C2 es - (Rz X ez) ( )
Tr1 + 313
— 11T sl 11.66
r2 - ( )
T
0 = ?l (11.67)
T
n® = ?z (11.68)
v = lon+a?) (11.69)
v = lnn(l+a) (11.70)
m o= o044 11.71)
)
ns = nl®+ ‘ri;’ (11.72)
2
ni |R2 X R3|
= |=—-2=lC 11.73
" [ﬂg |R1 X R2| 2 ( )
m
Myer, = M+ A (11.74)

Mit dem neuen Wert My, wird nun die Rechnung ab Eingang al) wiederholt.

d) Ableitung der Bahnelemente: Aus dem Iterationsverfahren haben wir A; und
A3 = MA; erhalten. Die Bahnelemente werden mit den Formeln aus Abschnitt (11.5.5)
berechnet.

e) Nachrechnen der mittleren Beobachtung: Mit diesen Bahnelementen wird ein
Ephemeridenort fiir den mittleren Zeitpunkt ¢, berechnet. Weicht dieser stark vom be-
obachteten Ort («p, d2) ab, so konnen dafiir verschiedene Ursachen vorliegen:

4Man kann das Verhiltnis Sektor-zu-Dreieck mittels geeigneten Iterationsverfahren theoretisch mit be-
liebiger Genauigkeit bestimmen, hier geniigt eine erste Verbesserung.
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1. Fehlerhafte Beobachtungen (oft genug der Fall).

2. M ist schlecht bestimmt. Es sollte daher verbessert werden (Schritt ¢), wenn dies
nicht bereits im Laufe der Rechnung getan wurde. Mit dem verbesserten Wert fiir
M ftiihrt man die gesamte Rechnung ab Eingang al) noch einmal durch.

3. Durch die Beobachtungen lafit sich keine Parabel legen. Es handelt sich z.B. um
einen kurzperiodischen Kometen. Ein Hinweis darauf ware eine sehr kleine Inkli-
nation (i S 5°), welche (statistisch) meistens nur bei kurzperiodischen Kometen
vorkommt.

Damit ist die Parabelbahnbestimmung abgeschlossen.

11.6 Die Bahnverbesserung

Beobachtungen sind immer mit unvermeidlichen Beobachtungsfehlern behaftet, die
gerade bei dem diffusen Aussehen eines Kometen relativ grofs sein konnen. Eine ers-
te Bahn wird i.a. aus drei Beobachtungen bestimmt, die zeitlich recht nahe beisam-
men liegen. Daher verursachen Fehler in diesen Beobachtungen eine immer schlechtere
Darstellung von weiteren, zeitlich entfernteren Beobachtungen!®. Die berechnete Bahn
weicht also immer mehr von der beobachteten Bahn ab. Es entsteht daher die Aufgabe,
die vorldaufigen Bahnelemente derart zu verbessern, dafd diese mit allen vorhandenen
Beobachtungen so weit wie moglich im Einklang stehen. Wir stellen die Forderung, daf8
die Summe der Quadrate aller Restfehler (Beobachtung minus Rechnung, auch O-C fiir
Observed—Calculated)

Ax = ap—apR (11.75)
A6 = 6p—0r (11.76)

minimal wird, also
Y (cosAa)* + Y (AS5)* — Minimum.

Dieses, von C.F.Gaufi formulierte Ausgleichsprinzip wird als Methode der Kleinsten Qua-
drate bezeichnet. Es ist eines der wichtigsten Ausgleichsprinzipien und wird in zahlrei-
chen Werken zur numerischen Mathematik behandelt (z.B. Wolf 1975, Gotthardt 1978,
Press et al. 1992, Brandt 1992).

Es bieten sich mehrere Moglichkeiten an, um einen Zusammenhang zwischen den Rest-
fehlern und einem neuen, verbesserten Elementesystem herzustellen:

o Die Variation der Elemente: Hier werden die Bahnelemente solange variiert, bis die
Quadratsumme der daraus resultierenden Restfehler (Beobachtung-Rechnung)
wie gefordert minimal wird.

o Die Variation der geozentrischen Distanzen: Wie wir bei der Bahnbestimmung ge-
sehen haben, ist ein Elementesystem durch die Angabe von zwei geozentrischen
Ortsvektoren (a1, d1, A1; a3, 63, Az) vollstandig bestimmt. Wihrend (a, §) vorgege-
bene Richtungsbeobachtungen sind, ergaben sich die Entfernungen aus der Bahn-
bestimmung. Man kann diese Entfernungen nun variieren und fiir jede Variation

15Hinzu kommen noch die gravitativen Storungen durch die grofien Planeten.
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ein neues Elementesystem ableiten, aus dem sich wieder neue Restfehler erge-
ben. Jenes Elementesystem, das die kleinste Fehlerquadratsumme liefert, ist das
gesuchte.

o Die Variation der rechtwinkligen Koordinaten: Bei den modernen Methoden der spe-
ziellen Storungsrechung (siehe Abschnitt 11.7) rechnet man i.a. in rechtwinkligen
Koordinaten x, y, z und Geschwindigkeiten x, y, Z, die den Kegelschnittelementen
dquivalent sind. Driickt man («,d) als Funktion von Ort und Geschwindigkeit
aus,

a = a(x,y,z%7Y,2)
5 = 6(x,y,z,%7Y,2),

so kann wiederum durch eine Variation der rechtwinkligen Koordinaten und
Geschwindigkeiten die Restfehlerquadratsumme minimiert werden. Die korre-
spondierenden klassischen Elemente lassen sich aus den ermittelten Werten fiir
X,Y,z,%,1,Z berechnen.

Der Einfachheit halber wird angenommen, daf} die Ephemeridendrter (ag, ) mit den
Formeln des Zweikorperproblems (z.B. aus Kapitel 10) berechnet werden. Die Bahn-
verbesserung wird nachfolgend anhand der Variation der Elemente beschrieben. Ande-
rerseits wird nicht ausgeschlossen, dafs die Ephemeridenorter exakt (d.h. inklusive der
Planetenstorungen) berechnet werden, wenn dem Leser ein entsprechendes Programm
zur numerischen Integration vorliegt. Weitere Bemerkungen hierzu und Literaturhin-
weise findet man im Abschnitt 11.7.

11.6.1 Die Variation der Elemente

Der Kern dieser Methode ist, die Anderung in den Richtungskoordinaten « und 6 un-
mittelbar als lineare Funktionen der Bahnelemente T, g, ¢, w, (), i auszudriicken. Es sei
alsoa = a(T,q,e,w,Q,i)und § = 6(T,q,e,w, ), 7). Gehen wir davon aus, dafl die Rest-
fehler Ax, Ad klein sind, so konnen wir sie als Differentiale d«, dé betrachten. Bilden wir
nun in jeder Koordinate das totale Differential:

cosdda = Cosé(adT+qu+aade+a dw +a‘de+a’Xdl>

aT T M Ty FTORRREFT i)
290 8(5 8(5 85 1) 85 :

Auf die formale Herleitung der partlellen D1fferent1a1quot1enten sei hier verzichtet!®.
Die Formeln fiir deren Berechnung sind im Rechenschema angegeben. Fiir jeden
Zeitpunkt t; erhalten wir also zwei Bedingungsgleichungen der Form (11.77). Mit
n Beobachtungen stehen uns dann 2n Gleichungen fiir die Berechnung der 6 Unbe-
kannten dT,dgq, de,dw,dQ), di zur Verfﬁgung”. Ist n > 3 haben wir mehr Gleichungen
als Unbekannte, das Gleichungssystem ist tiberbestimmt. Wir kénnen es dann unter

16Da dies keinen tieferen Einblick in die Methode bietet. Siehe dazu etwa Stracke (1929, S.322ff.).
17Man sollte bei der Bahnverbesserung die Variation der Exzentrizitét e ebenfalls zulassen, um auch pa-
rabelnahe Bahnen zu erhalten.
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Anwendung eines Ausgleichsprinzips losen. Dies geschieht mit der eingangs beschrie-
benen Methode der Kleinsten Quadrate. Zweckmafig ist es, zur Matrixschreibweise
tiberzugehen, so dafs die Gleichungen (11.77) die folgende Form annehmen:

cos 5%%1 . cos (565% dT cos dduq
. 9 fzq déy
e
: : = : (11.78)
cos § %4 cos 6% e cos ddu
P Ji dQ n
oder als Matrixgleichung:

B-dE = dL. (11.79)

Die Matrix B, welche die Koeffizienten der Bedingungsgleichungen enthilt (Differen-
tialquotienten), ist von der Dimension 21 x 6. Der Vektor dE enthilt die Anderungen
der Elemente und hat die Dimension 6 x 1. Auf der rechten Seite steht der Vektor dL
der Dimension 2n x 1, in dem die berechneten Restfehler abgelegt sind. Wie man die
2n Bedingungsgleichungen (11.78) nach der Methode der Kleinsten Quadrate 16st, ist
im nachfolgenden Rechenschema beschrieben.

11.6.2 Rechenschema

Gegeben sind die Bahnelemente T, g, ¢, w, (2, i sowie n Beobachtungen «;, §; zu den Zei-
tent; (i=1,...,n). Die Beobachtungen sind bereits reduziert (siche Abschnitt 11.3).
Schritt b) und ¢) fiithrt man fiir alle Zeiten ¢, .. ., t;, durch. Damit hat man die Koeffizi-
enten fiir die 2n Bedingungsgleichungen berechnet. In Schritt d-f) werden die verbes-
serten Elemente und mit Schritt g) deren mittlere Fehler berechnet.

a) Vorbereitung: Da die Bahnverbesserung im Aquatorsystem durchgefiihrt wird'8,
miissen auch die Bahn(lage)elemente auf dieses System bezogen sein. Allgemein wer-
den die Bahnelemente aber im Ekliptiksystem angegeben. Daher ist vor Beginn der
Bahnverbesserung eine Transformation in das Aquatorsystem und danach eine Riick-
transformation notwendiglg. Seien w, (),i die Lageelemente vor der Transformation
und «’, (¥, 7’ jene nach der Transformation und sei ITR wie folgt definiert:

ITR — +1 fiir die Transformation vom Ekliptik- zum Aquatorsystem.
| =1 umgekehrt.

Dann gilt
sini’sin()’ = sinisin(Q) (11.80)
sin i’ cos (Y sinicos)cose + ITR - cosisine (11.81)
cosi cosicose — ITR -sinicos()sine (11.82)
sini’ sin(Aw) = sinQsine (11.83)
sini’ cos(Aw) = ITR-cosicos()sine + sinicose (11.84)
w' w + Aw. (11.85)

18Tn dem ja die Beobachtungen vorliegen.

9Dabei ist aber darauf zu achten, da man bei der Berechnung der Ephemeridenorter auch die Formeln

fiir das Aquatorsystem verwendet!
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b) Berechnung der Restfehler:

c) Berechnung der Differentialquotienten:

Berechne fiir den Zeitpunkt t; einen Ephemeridenort
aR, 68 und bilde die Restfehler (Residuen) cos d;da; = cos &;(a; — a) , dé; = 6; — 6R. Die
Restfehler sind in Bogensekunden in der weiteren Rechnung zu verwenden?.

Aus der Ephemeridenrechnung

b)istr,A,v,u = v + w bekannt. Dann ist

D = sinusin(a —Q)
m = cosucotd
n = sinucotd

Kontrolle: A2+ B2+ C2+D?=1

A = cosucos(a — Q)
B = cosusin(a — Q)
C = sinucos(a — Q)
Weiter sei

ow

cos 5%

95

ow

on

cos (5@

%

Q)

o

cos (5$

96

di

(Acosi+ D)

sind (—Bcosi+ C + msini)

S D= D=

= —(A+ Dcosi)

S D

= —siné (—B+ Ccosi)

A

r
— —_(Csini
A smi

= Lsiné(Dsini—l—ncosi).

A

Fiir die weiteren Elemente E = T, g, e erhélt man die Differentialquotienten aus

o
Ccos (5£ =

s
oE

sin &
A

—I—%siné(—Bcosi—l—C—i—msini) %

~Or T ‘ o
(—B+Cc0s1)£+Z(Acosz+D) 5F
- .. Or
(_A—DCOSl+n51nz)£+...

oE’

wobei sich die Groflen 97 /9E und dv/9dE errechnen aus

T
ar
oT
ar
9
ar
de

1
tan 50
k" sinv
V29

COs v

Igsin® lo(2+ 7 + 11)

20Was auch numerisch sinnvoller ist, weil man dann nicht mit allzu kleinen Groflen rechnet.

(Schritt

(11.86)
(11.87)
(11.88)

(11.89)
(11.90)
(11.91)
(11.92)
(11.93)

(11.94)

(11.95)
(11.96)

(11.97)

(11.98)

(11.99)

(11.100)

(11.101)
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av k// Zq

= = - (11.102)
v 1 . 1

3 = r sinv(1+ 5 cosv) (11.103)
v 1 21 2 _ 4.4

3, = isinvcos 70(1 =17 = 277). (11.104)

Dabei ist k” = 61792755622 die in Bogensekunden (Rad) ausgedriickte Gaufische Kon-
stante.

d) Aufstellen der Normalgleichungen: Diese werden durch Quadrieren der Bedin-
gungsgleichungen aufgestellt. Sei nun BT die Transponierte von B. Dann gilt:

N=BT-B und n=BT.dL. (11.105)
Somit erhdlt man die Normalgleichungen in der Form
N-dE =n. (11.106)
Die Matrix N ist von der Dimension 6 x 6 und der Vektor n hat die Dimension 6 x 1.

e) Berechnung der Lésung: Durch Multiplikation mit der Inversen N~! erhalten wir
die gesuchte Losung der Normalgleichungen (11.106):

dE=N1.n (11.107)

Uber die Invertierung von Matrizen geben zahlreiche Mathematikbiicher Auskunft.
Das einfachste und bekannteste ist das Eliminationsverfahren von Gaufs.

f) Verbesserung der Elemente: Im Vektor dE = (dT,dq,de, dw,dQ,di) stehen die
Anderungen, so dafi sich die verbesserten Bahnelemente ergeben aus

Tneu =l + dT/ neu = alt + dq/ €neu = €alt 1 de/ usw. (11108)

Dabei ist zu beachten: in den Bedingungsgleichungen sind alle Grofsen in Bogensekun-
den ausgedriickt. Daher ergeben sich auch die Verbesserungen in dieser Einheit, aufser
dT, da man die Konstante k" ja bereits in Bogensekunden angesetzt hat. Um dg und de
im Langenmaf zu erhalten, mufl man sie mit sin 1” multiplizieren.

g) Mittlerer Fehler der Elemente: Zunichst berechnen wir die Fehlerquadratsumme
Vo
vo =dLT.dL —n' . dE. (11.109)

Den mittleren Fehler u einer Beobachtung?! erhalten wir aus

00
= , 11.110
p= e (11110)

2IHier ist Beobachtung im Sinne einer Gleichung, also Koordinate zu verstehen. Der mittlere Fehler einer
vollstindigen Beobachtung («, 6) ist dann folglich /2.
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wobei m die Anzahl der verwendeten Bedingungsgleichungen (= 2n Beobachtungen)
und u = 6 die Anzahl der Unbekannten (variierte Elemente) ist. SchlieSlich konnen
dann die mittleren Fehler der Unbekannten berechnet werden mittels

ur=uv/Qu, Ho=uVQu e =y Qs po =4/ Qu, usw,  (11.111)

wobei die Faktoren Qi1,...,Qes ("Gewichtsreziproke”) die Hauptdiagonalelemente
der Matrix N~1 sind:
Qn

N1 = . (11.112)
Qs6

h) Bestimmte Elemente konstant halten: Manchmal moéchte man bei der Ausglei-
chung ein bestimmtes Element nicht variieren. Beispielsweise soll bei einer zu verbes-
sernden Parabelbahn (e = 1) die Exzentrizitét (3-tes Element) nicht verdndert werden.
Will man allgemein das k-te Element konstant halten, so mufs man in der Matrix N die
k-te Zeile und Spalte auf Null setzen, mit Ausnahme des Hauptdiagonalelementes Ny,
das man auf 1 setzt. Im Vektor n setzt man die k-te Position ebenfalls auf Null. An der
Rechnung dndert sich sonst nichts.

11.6.3 Anmerkung

Ist die zu verbessernde Bahn sehr fehlerhaft, so sind die sehr grofien Restfehler (auch
anndhernd) keine Differentiale mehr und die Bahnverbesserung divergiert. Da die Eph-
emeridendrter (zur Berechnung der Residuen) mit den Formeln der ungestorten Kep-
lerbewegung berechnet werden, gehen die Planetenstdrungen nicht in die Bahnverbes-
serung mit ein. Berechnet man eine Bahn mit Beobachtungen {tiber einen sehr grofien
Zeitraum (z.B. mehrere Erscheinungen eines periodischen Kometen), so kann dies kei-
ne optimalen Ergebnisse liefern, da in diesem Falle auch Planetenstorungen bertiicksich-
tigt werden miissen®2. Zielsetzung dieses Kapitels ist es aber, dem Kometenbeobachter
mit relativ wenig Formalismus die Moglichkeit zu geben, einen Kometen in einer ak-
tuellen Erscheinung in seiner Bahn zu verfolgen und Rechnungen mit eigenen oder
fremden Beobachtungen durchzufiihren.

11.7 Spezielle Stérungsrechnung

Das allgemeine n-Korper-Problem kann nicht mehr in geschlossener Form gelost wer-
den. Frither hat man Losungen in Form von komplizierten Reihenentwicklungen auf-
gestellt (allgemeine Storungsrechnung), heute geschieht das i.a. nur noch fiir die grofsen
Planeten (und oftmals wurde die Losung selbst erst durch eine numerische Integration
berechnet).

In einem n-Korper-System ist die Bewegung des i-ten Korpers gegeben durch

I‘,'—l‘]'

n
mit; = —k*m; ) mji(ri )

j=Lj#i

(11.113)

22 Auch in anderen Situationen, wie z.B. einer grofsen Anndherung an einen Planeten, wird es zu fehler-
haften Ergebnissen kommen.
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Sollen zusétzlich relativistische und (bei Kometen wichtiger) nichtgravitative Effekte
berticksichtigt werden, kommen auf der rechten Seite noch Terme hinzu die i.a. Funkti-
onvon (r, 1,1, ) sind. Wir haben also ein System von 3n gewdhnlichen Differentialglei-
chungen zweiter Ordnung zu l6sen. Wir konnen diese aber auch umschreiben und in
ein System von Differentialgleichungen erster Ordnung tiberfithren (Anfangswertpro-
blem). Es gibt zahlreiche Verfahren in der numerischen Mathematik, die der Losung
solcher Probleme dienen und mit dem Einzug der Computer eine grofse Bedeutung
erlangt haben. Fiir einen allgemeinen Einblick sei der Leser auf die umfangreiche Lite-
ratur zur numerischen Mathematik verwiesen (z.B. Press et al. 1992, Stummel & Hainer
1971). Eine Einfithrung in diese Thematik mit Bezug auf die spezielle Storungsrech-
nung findet man u.a. bei Guthmann (1994), Bucerius (1966) und Stumpff (1973). Die
Anwendung einfacher Einschrittverfahren in der speziellen Stérungsrechung sind z.B.
in Boulet (1991) und Danby (1988) beschrieben. Mehrschrittverfahren zur speziellen
Storungsrechnung sind z.B. bei Schubart (1966) und bei Oesterwinter & Cohen (1972)
angegeben. Ein leistungsfahiges PECE (Pradiktor-Korrektor)-Verfahren wird ausfiihr-
lich bei Shampine & Gordon (1984) beschrieben?*.
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12 Informationsquellen

von J.Jahn & H.Liithen

12.1 Einleitung

Eine notwendige Voraussetzung fiir eine erfolgreiche Kometenbeobachtung ist die
Kenntnis der Position des betreffenden Kometen. Dartiberhinaus ist es von Vortelil,
tiber die Entwicklung eines Kometen grob Bescheid zu wissen. Da Kometen oft un-
erwartet auftauchen bzw. sich entwickeln, ist jener Beobachter im Vorteil, der auf ver-
lassliche und aktuelle Informationen zurtickgreifen kann. Amateure und Profis haben
verschiedene Informationsdienste bzw. -netze aufgebaut, die iiber Briefpost oder Da-
tenferniibertragung (DFU) wie Telephon/FAX bzw. Computernetzwerke (z.B. Inter-
net) erreichbar sind. Bevor diese detaillierter vorgestellt werden, seien nachfolgend die
wichtigsten Begriffe in Bezug auf DFU und Computernetze erliutert.

12.2 Datenferniibertragung und Computernetzwerke

Die Datenferniibertragung (DFU) nimmt in unserem Alltagsleben und in der Amateu-
rastronomie eine immer bedeutendere Stellung ein. Neben “konventionellen Metho-
den” wie FAX stellen gerade Computernetze und deren Dienste ein immenses Potential
dar, dessen Dimension noch gar nicht recht absehbar ist.

12.2.1 FAX

Fax ist die einfachste Art der Datenferniibertragung. Benotigt wird lediglich ein Faxge-
rit und eine ganz normale Telephonsteckdose. Hat man nur eine Telephonleitung, so
empfiehlt sich ein Kombigerdt mit Fax, Telephon (und evtl. Anrufbeantworter). Emp-
fehlenswert sind aber zwei Leitungen (bei ISDN bereits enthalten). Als Fax kann man
alles, was schriftlich vorliegt iiber die Telephonleitung zu jedem anderen Faxgerét sen-
den, also auch Graphiken und Bilder. Fax hat gerade in Bezug auf Neuentdeckungen
und Beobachtungsmeldungen den Vorteil, dafs nur die sendende Seite aktiv werden
muf. Ein Fax kommt ohne aktive Anforderung des Empfangers ins Haus —am Wochen-
ende, nachts und zu welchen Zeiten auch immer. Selbst in die USA entstehen kaum
mehr Kosten als bei einem Luftpostbrief, wenn man sich kurz fasst.

12.2.2 Mailboxen

Mailboxen sind Rechner, die Informationen (im allgemeinsten Sinne) sammeln und ver-
walten. Mailboxen kénnen tiber die Telephonleitung ihre Informationen mit anderen
Computern austauschen. Will man mit einer Mailbox kommunizieren, bedarf es eines
Computers, eines Modems und der DFU-Software (eine grole Auswahl bietet der PD-
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und Sharewarebereich). Einige Minimalkenntnisse {iber die Bedienung der drei Kom-
ponenten sollten vorhanden sein. Nachdem das Modem an das Telephonnetz ange-
schlossen ist, kann man in verschiedenen Mailboxen, speziell aber in der deutschen,
astronomischen Mailbox ABBS (siehe ndchsten Abschnitt), astronomische Daten lesen
und schreiben. Bei den Daten kann es sich um Nachrichten (Texte), um Bilder oder
aber um Software handeln. Diese Art der Kommunikation hat den Vorteil, daf8 Zeit-
punkt, Dauer und Informationsinhalte frei wéahlbar sind. Der Nachteil liegt darin, dafs
eine Entdeckung erst dann auf dem Bildschirm erscheint, wenn man die entsprechende
Meldung liest — also nicht unaufgefordert.

Die ABBS: Die astronomische Mailbox ABBS (Astro-Mail) ist bereits seit 1987 online.
Viele aktive Amateurastronomen und Fachgruppen sind dort vertreten und in deutsch-
sprachigen Amateurkreisen stellt die ABBS mit eine der ergiebigsten und schnellsten
Informationsquellen fiir astronomische Ereignisse und den Beobachteraustausch dar.
Informationen {iber Zugang und anfallende Monatsgebiihren erhélt man vom Boxbe-
treiber (Sysop) Peter Bluhm, Finkenweg 20, 21368 Dahlenburg (sysop@abbs .heide . de).
Als Gast kann man unter der Nummer 05851-7896 (ISDN X.75 und analog bis V.34) ein-
mal “reinschnuppern”.

12.2.3 Internet

Internet wird das weltweite Netz von Rechnern (genauer: ein Verbund von vielen Net-
zen) genannt, die in Regierungsgebduden, Universitdten, Firmen und bei Heimanwen-
dern stehen. Zahlreiche Dienste nutzen diese Netzstruktur fiir die verschiedensten
Zwecke, wie z.B. Email, FTP, Telnet oder WWW. Das Internet ermoglicht es, sich ge-
genseitig Post zu schicken (Email) wie bei der normalen Post, eben nur als Datei. In
der Regel — je nachdem, an welchem Rechner man sitzt und an welchen Benutzer man
etwas senden will — ist die Email bereits Minuten bis wenige Stunden spater am Ziel,
weltweit, auch am Wochende und zu Feiertagen.

An Universitdten, Forschungsinstituten, grofieren Firmen und &hnlichen Einrichtun-
gen ist der Zugang zum Internet fiir deren Angehorige i.a. kostenlos moglich. Dariiber
hinaus gibt es inzwischen fiir den privaten Haushalt in ganz Deutschland Mailboxen
und kommerzielle Informationsanbieter (AOL, Compuserve, T-Online u.v.m.), die den
Zugang zum Internet mit Computer und Modem von zu Hause aus ermdoglichen.

Electronic Mail (Email, E-Mail): Das Versenden von elektronischer Post ist sicher
einer der wichtigsten Dienste, den ein Computernetzwerk bietet. Praktisch jedes Netz-
werk (AOL, CompuServe, Internet, T-Online usw.) ordnet seinen Nutzern elektroni-
sche Adressen zu und ermoglicht es so, weltweit und i.a. auch netzwerkiibergreifend
Post (Mails) auszutauschen. Dies ist inzwischen auch nicht mehr auf reine Texte be-
schrankt, die Email-Programme erlauben auf einfache Weise, bindre Dateien (Bilder,
Programme) an die Mail anzuhédngen (Attachments). So konnen nicht nur Nachrichten
sondern gleich ganze Beobachtungsdaten (z.B. CCD-Bilder) unter Beobachtern ausge-
tauscht werden. Da der Email-Versand weltweit sehr rasch und relativ kostengiinstig
moglich ist, verdrangt diese Form der Kommunikation immer mehr die konventionel-
len Wege.
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World Wide Web (WWW): Das World Wide Web stellt an sich kein wirklich neues
Netzwerk dar, sondern vielmehr eine neue Vereinbarung (Protokoll), Informationen im
Internet darzustellen und zu verbreiten. Praktisch jedes Dokument (wieder im allge-
meinsten Sinne, also z.B. Texte, Graphiken oder Programme) im WWW hat eine ein-
deutige Adresse (URL) und kann mit einem entsprechenden Programm (Browser) ab-
gerufen und dargestellt werden. Die Dokumente kénnen sowohl lokal als auch global
auf andere Dokumente verweisen (iiber sog. links) — durch einfaches Anklicken kann
man sich auf diese Weise durch dieses weltweite Informationsnetz bewegen. Im WWW
findet sich eine Unmenge an astronomisch orientierten Servern (Rechner, die Doku-
mente und Daten bereitstellen). Gerade auch professionelle Einrichtungen bieten der
astronomischen Gemeinde (egal ob Fach- oder Amateurastronomen) eine riesige Aus-
wahl an Informationen und Daten — immer 6fter auch Beobachtungsdaten zur eigenen
Verwendung. Die Astronomen haben hier im WWW eine Vorreiterrolle gespielt.

File Transfer Protocol (FTP) und Telnet: FTP und Telnet sind zwei weitere wichtige
Service-Leistungen, die das Internet bietet. Mittels FTP, insbesondere mit dem anony-
mous FTP! hat man die Moglichkeit, Daten von Rechnersystemen (den sog. Servern)
auf den eigenen Rechner zu kopieren und (wenn es der Server erlaubt) auch umge-
kehrt. Telnet erlaubt es einem Benutzer, sich iiber das Internet auf einem entfernten
Rechner anzumelden (einzuloggen) und darauf zu arbeiten — vorausgesetzt man hat ei-
ne Zugangsberechtigung. Der eigene Rechner dient nur noch als Terminal. Beide Diens-
te sind nicht mehr ganz so bedeutend, da mittlerweile viele Anwendungsfille durch die
WWW-Mobglichkeiten abgedeckt werden. La. stellt ein Internet-angebundener Rechner
heutzutage ohnehin alle der genannten Dienste (WWW, FTP, Telnet, Email etc.) zur
Verfiigung.

Usenet: Das Usenet ist Teil des Internets und i.a. zusammen mit den anderen er-
wiéhnten Diensten verfiigbar. Im Usenet liest man statt personlicher Post (Email) 6f-
fentliche Nachrichten (sog. Artikel oder ”“Postings”). Man kann sich das Usenet als
eine riesige, weltweite elektronische Zeitung vorstellen. Eine uniiberschaubare Zahl
von oOffentlichen Brettern (mehrere tausend) — darunter auch immer mehr astronomi-
sche Bretter — wartet darauf, vom Benutzer gelesen zu werden. Er kann aber nicht
nur lesen, sondern zu jedem Artikel in den Brettern eine 6ffentliche Antwort da-
zusetzen oder selbst etwas schreiben. Das reicht von Ankiindigungen, jeder Men-
ge Fragen und noch mehr Antworten bis zu elementarem Unsinn (den man aber
nicht zu lesen braucht). Oftmals entstehen ganze Diskussionen aus einer aufgewor-
fenen Frage. Niitzlich sind auch die vielen FAQs (frequently asked questions): Zu-
sammenstellungen der immer wiederkehrenden Fragen und Antworten. Und steht da
nichts drinnen, so erhélt man eigentlich fast immer — manchmal sogar zu viele — Ant-
worten auf eine Offentlich gestellte Frage. Astronomisch relevante Gruppen sind u.a.
de.sci.astronomie,sci.astro,sci.astro.amateur,sci.astro.research.

IMan meldet sich beim Server mit FTP oder anonymous an und gibt als Passwort die eigene Email-Adresse
oder einfach nur guest@ ein.
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12.2.4 Andere Netze

Es gibt noch weitere (Hobby-)Computernetze (z.B. Fido, Maus-Netz, Z-Netz etc.), die
dem Amateurastronomen aber eher spéarliche bzw. oberflachliche Informationen bieten
und daher eine untergeordnete Rolle spielen.

12.3 Astronomische Informationsdienste und Periodika

Jeder engagierte Kometenbeobachter mochte moglichst umgehend von einem neuent-
deckten Kometen Kenntnis erhalten und so rasch als moglich die Bahnelemente bzw.
Ephemeriden mitgeteilt bekommen. Doch nicht nur die Neuentdeckung eines Kome-
ten ist von Interesse, sondern ebenso die Entwicklung der bereits bekannten Kometen
wiéhrend ihrer Sichtbarkeit. Nachfolgend sollen daher einige fiir den Kometenbeobach-
ter interessante Informationsdienste und Periodika ndher beschrieben werden.

12.3.1 Informationen des Central Bureau for Astronomical Telegrams

Das Central Bureau for Astronomical Telegrams (CBAT) in Cambridge (U.S.A.) gibt als
bedeutendster Anbieter aktueller astronomischer Informationen folgende Mitteilungen
heraus:

IAU Circulars (IAUC): Die Information im gedruckten IAU-Zirkular ist in Klartext
abgefafit (Englisch), daher gut lesbar. Leider dauert selbst Luftpost aus den USA rund
7 Tage und langer. Damit sind die IAU-Zirkulare (zu) langsam.

Das elektronische IAU-Zirkular: Dieses wird via Email (Internet) verbreitet, man be-
notigt somit eine Email-Adresse, was heutzutage aber kein grundlegendes Problem
mehr darstellt. Das elektronische entspricht inhaltlich dem gedruckten IAU-Zirkular,
ist aber im allgemeinen bereits innerhalb weniger Stunden weltweit beim Empfanger
(abhdngig vom gewdhlten elektronischen “Postweg”). Der Bezug des elektronischen
Zirkulars kostet derzeit (1997) monatlich USD 6,- (sog. special rate, d.h. man muf3 selbst
dafiir Sorge tragen, das Abonnement rechtzeitig zu verldngern).

Information: Central Bureau for Astronomical Telegrams, Smithsonian Astrophysical
Observatory, Cambridge, MA 02138, USA. Email: iausubs@cfa.harvard.edu.

Minor Planet Circulars (MPC): Die MPCs sind eine Erganzung zu den IAU-
Zirkularen und werden monatlich (zur Vollmondzeit) per Briefpost verschickt. Sie ent-
halten vor allem neue bzw. verbesserte Bahnelemente von Planetoiden und Kometen.
Insbesondere Bahnelemente periodischer Kometen findet man nur dort, nicht aber in
den IAU-Zirkularen. Letztere geben fiir periodische Kometen meist nur Ephemeriden
auf der Basis der in den MPC’s verdffentlichten Bahnelemente an. Der Preis fiir die
MPC'’s liegt hoher als der fiir die IAU-Zirkulare.

Information: siehe IAUC-Bezug.

Das Minor Planet Electronic Circular (MPEC): Es enthilt Updatemeldungen von
neuen Kometen und Entdeckungen bzw. Updates von Kleinplaneten mit besonderen
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Bahnen z.B. Marskreuzern. Es ist fiir MPC- oder IAUC-Bezieher kostenlos und wird
ebenfalls via Email verschickt.

12.3.2 Amateur-Informationsdienste

Die Mitteilungen des CBAT sind eine Einrichtung der International Astronomical Uni-
on (IAU) und fiir alle Astronomen die primére Informationsquelle. Da in Amateur-
kreisen der Zugang zu diesen Informationen aber lingst nicht tiberall gegeben ist ha-
ben Amateure versucht, mit Zirkularen und telephonischen Alarmsystemen aktuelle
astronomische Informationen schnell und effektiv zu verbreiten. Viele dieser Zirku-
lare sind deutlich schneller als die gedruckten IAU-Zirkulare bzw. liefern zusitzliche
Informationen. Ihre Primédrinformationen beziehen sie aber von den professionellen
Informationsdiensten (IAUC, MPC usw.). Dariiberhinaus gibt es Periodika, in denen
die Entwicklung aktuell sichtbarer Kometen behandelt wird. Die wichtigsten Amateur-
Informationsdienste seien nachfolgend aufgefiihrt:

Informationen der VdS: Die Vereinigung der Sternfreunde e.V. (VdS) hat unter 0581-
72033 ein Infotelephon eingerichtet. Dort erhdlt man allgemeine Informationen {iber
den Sternenhimmel und auch Telephonnummern, tiber die Bahnelmente und Epheme-
riden von Kometen abgerufen werden kénnen. Der Service ist kostenlos, es fallen nur
die Telephongebiihren des Anrufers an.

Astro-FAX-Zirkular (AFZ): Seit 1992 erscheint fiir alle Besitzer eines FAX-Gerétes das
Astro-FAX-Zirkular von Jost Jahn. Es erscheint in der Regel immer dann, wenn die auf-
gelaufenen Informationen eine Seite ausmachen, oder wenn es etwas Aktuelles bzw.
Wichtiges zu melden gibt; durchschnittlich alle drei bis fiinf Tage. Da bei Jost Jahn
Informationen aus praktisch allen in diesem Kapitel genannten Quellen eingehen, ist
er immer sehr aktuell und umfassend informiert. Das Zirkular enthélt Nachrichten
iiber alles, was sich gerade am Himmel ereignet: Entdeckungsmeldungen von (Super-
)Novae, Kometen, Planetoiden einschliefslich Ephemeriden, Positionen und gelegent-
lich auch Aufsuch- und Vergleichssternkarten, Lichtkurven von (Super-)Novae oder
interessanten Veranderlichen, Informationen iiber Sternbedeckungen, usw... Damit ist
der Empfang von Kometen- und anderen Entdeckungen zu jeder Tages- und Nachtzeit
gesichert. Das AFZ kann inzwischen auch per Post, Email oder innerhalb der astrono-
mischen Mailbox ABBS bezogen werden.

Information: Jost Jahn, Neustddter Strafle 11, D-29389 Bodenteich, Email:
j.jahn@abbs.hanse.de, FAX: 05824-4041.

Hartwig Liithens Zirkular (HLZ): Dieses Zirkular kann seit 1984 bezogen werden
und dient seit 1986 auch als Schnellmitteilungsdienst der VdS-Fachgruppe Kometen.
Das Zirkular erscheint unregelméfig, erfasst die mit Amateurmitteln von Europa aus
beobachtbaren Kometen von mindestens der 12. Groflenklasse und liefert neben Bahn-
elementen und Ephemeriden auch Aufsuchskarten.

Bezug: Selbstadressierte und frankierte Riickumschldge an Hartwig Liithen, Behn-
str. 13, D-22767 Hamburg senden und 30 Pf je Zirkular in Briefmarken beifiigen.
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SKYLINE: Dahinter verbirgt sich ein Anrufbeantworter (Tel.: 001-617-497-4168) in
den USA. Er liefert Kurzinformationen iiber Kometenentdeckungen und andere astro-
nomische Neuigkeiten. Die Dauer der Ansage betragt 3 Minuten. Sie wird jeden Freitag
auf den neuesten Stand gebracht — oder bei Bedarf. Aufgrund der hohen Telefonkosten
kommt diese Quelle inzwischen nur noch sehr bedingt in Frage.

Schweifstern: Der Schweifstern ist das Mitteilungsblatt der VdS-Fachgruppe Kometen.
Es besteht pro Ausgabe aus ca. 25 Seiten im DIN A4-Format. Der Schweifstern erscheint
alle zwei Monate und bringt Listings der Beobachtungen der Fachgruppenmitglieder,
vorldufige Auswertungen, Aufsuch- und Schitzkarten, sowie gerasterte Photos. Aufser-
dem enthilt jede Ausgabe die aktuellsten Bahnelemente und ausfiihrliche Ephemeri-
den. Da das Mitteilungsblatt nur alle zwei Monate erscheint, kann es ein Zirkular nicht
ersetzen, dafiir bietet es aber stets einen Uberblick iiber die Entwicklung der aktuellen
Kometen.

Information: Andreas Kammerer, Johann-Gregor-Breuer-Str. 28, D-76275 Ettlingen (bit-
te 2,- DM Riickporto beilegen).

Skyweek (SW): Skyweek ist urspriinglich als Amateurbeobachter-Zirkular mit zu-
sdtzlichen Informationen aus allen Bereichen der Astronomie und Raumfahrt entstan-
den. Uber die Jahre hat es sich zu einer kleinen Wochenzeitung entwickelt. Damit sind
Ephemeriden und Einzelbeobachtungen von Kometen stark in den Hintergrund getre-
ten. “Standardkometen” werden oft gar nicht mehr erwadhnt, meist wird auf ein ande-
res Amateurzirkular verwiesen. Pro Ausgabe besteht Skyweek aus vier (auf DIN-A3
gedruckten) Seiten mit gerasterten Photos. Skyweek ersetzt daher fiir den aktiven Be-
obachter kein Zirkular, ist aber als allgemeine Informationsquelle zur Astronomie und
Raumfahrt empfehlenswert.

Herausgeber: Daniel Fischer, Im Kottsiefen 10, D-53639 Konigswinter. Skyweek er-
scheint im Hiithig-Verlag, Abo- und Vertriebsservice, Im Weiher 10, D-69121 Heidel-
berg.

International Comet Quarterly (ICQ): Diese Zeitschrift ist so etwas wie eine halb-
offizielle Datenbasis fiir Kometenbeobachter (visuelle und z.T. auch photographische
Beobachtungen, aber keine Positionsbeobachtungen — diese gehoren in die IAUCs bzw.
MPCs). Jahrlich erscheint neben den vier Ausgaben ein ICQ-Comet Handbook mit den
Elementen und Ephemeriden aller zu Jahresbeginn bekannten Kometen.

Information: Daniel Green, SAO, 60 Garden Street, Cambridge MA 02138, USA.

Weitere Zirkulare: Aufier den erwdhnten Zirkularen gibt es regionale Mitteilungen,
die z.B. von aktiven Amateuren oder Volkssternwarten herausgegeben werden. Als pri-
mare Informationsquelle dient oft eine oder mehrere der hier genannten Informations-
dienste. Uber Qualitdt und Umfang muf8 der Interessent sich selbst ein Bild machen.
Grundsitzlich ist die Informationsverbreitung, z.B. innerhalb eines Vereines, zu begrii-
Ben, da dies zum einen Kosten spart und zum anderen die Kommunikation und Zu-
sammenarbeit der Mitglieder fordert.
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12.4 Was tun nach einer Kometenentdeckung?

In die Lage, die Entdeckung eines Kometen in korrekter Weise weitermelden zu “miis-
sen”, wird man sehr wahrscheinlich nie kommen. Vollig auszuschliefSen ist dies aber
auch nicht, weshalb nachfolgend geschildert wird, was in einem solchen Fall zu tun ist.
Nach einer Kometenentdeckung stellen sich fiir den Entdecker drei quélende Fragen:

e Wie stelle ich sicher, daf es wirklich ein Komet ist?
o Ist der Komet eventuell langst entdeckt?
e Wie melde ich die Entdeckung schnell und sicher weiter?

Die hdufig zu horende Antwort “wende Dich an eine Fachsternwarte!”, ist heute nur
noch sehr eingeschrankt richtig. Oft erreicht man dort nachts (wenn iiberhaupt) nur
den Anrufbeantworter. Vielerorts gibt es keinen kontinuierlichen Beobachtungsbetrieb
mehr, da die Fachastronomen zunehmend Beobachtungszeit auf internationalen Ob-
servatorien wahrnehmen und zu Hause ihre Beobachtungsdaten lediglich auswerten.
Somit erreicht man nachts hdufig nur Personen, die mit Auswertungen beschiftigt sind
und kaum die Frage beantworten konnen, ob das verdachtige Objekt ein neuer oder
alter Komet ist, oder nicht vielleicht doch nur ein Filmnegativfehler.

12.4.1 Ist das verdadchtige Objekt ein Komet?

Diese Frage kann der Beobachter eigentlich nur selbst beantworten. Auch B.G. Mars-
den, der Leiter des Central Bureau for Astronomical Telegrams (CBAT), weist im-
mer wieder darauf hin, dafl er keinesfalls Beobachtungen (selbst) nachpriift. Al-
le verfiigbaren Sternkarten und Nebelkataloge sollten konsultiert werden. Grofie-
re Fernrohre zeigen manchmal Galaxien, die so schwach sind, daff sie nicht im
NGC enthalten sind. Hier hilft z.B. der Vergleich mit dem Palomar Observato-
ry Sky Survey (POSS), den nur Fachsternwarten besitzen. Im World Wide Web
(WWW) ist der POSS aber unter http://arch-http.hq.eso.org/cgi-bin/dss oder
http://stdatu.stsci.edu/dss/dss_form.html zu erreichen. Eine 100fach kompri-
mierte CD-Version ist als RealSky verfiigbar. Haufig sehen auch enge Sterngruppen sehr
“nebelartig” aus, man sollte also auch die Vergrofierung steigern.

Die Bewegung des Objekts ist ein sicheres Zeichen. Sie sollte nach einigen Minuten
bis hochstens Stunden zu erkennen sein. Am besten tragt man die beobachtete Positi-
on gleich mit aller Sorgfalt in eine Sternkarte ein und notiert die genaue Uhrzeit. Bei
einer Weitergabe (an einen anderen Beobachter zwecks Verifizierung oder gar bei einer
Entdeckungsmeldung) verfiigt man damit gleich {iber einige grobe Positionen.

Ein besonderes Problem sind Entdeckungen auf Photos. Negativfehler, die gerade auf
hypersensibilisiertem Technical Pan hdufig sind, konnen Kometen vorgaukeln. Man
sollte das Negativ sehr kritisch, evtl. mit Hilfe einer Lupe, untersuchen. Geisterbil-
der sind eine andere, hdufige Fehlerquelle. Sie entstehen durch Reflexe heller Ster-
ne/Planeten an den optischen Flachen von Fernrohren (und anderen glanzenden Tei-
len). Bei der visuellen Beobachtung kann man durch leichtes Schwenken des Fernrohrs
feststellen, ob es ein Geisterbild ist. Trotzdem wird Marsden von “Kometenentdeckun-
gen direkt bei Jupiter” {iberschwemmt. .. Bei der Photographie sollte der Beobachter es
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sich zur Gewohnheit machen, von jedem Feld immer mindestens zwei Aufnahmen an-
zufertigen und den Film sofort zu entwickeln. Zur Erkennung von Geisterbildern wird
die Kamera zwischen den Aufnahmen auf eine andere Bildmitte geschwenkt.

Alle diese Bemerkungen sollen eines verdeutlichen: Der Beobachter muff nach einer
Kometenentdeckung Ruhe bewahren und trotz aufkommender Torschlufpanik und Eu-
phorie selbstkritisch priifen, ob er sicher sein kann, einen Kometen vor sich zu haben.
Es ist sehr zu empfehlen, zusétzlich einen zweiten (moglichst erfahrenen) Beobachter,
der noch in der gleichen Nacht erreicht werden kann, um Verifizierung der eigenen
Beobachtung zu bitten.

12.4.2 Handelt es sich um einen bekannten Kometen?

Jeder Kometensucher wird sicherlich einen Uberblick iiber die zur Zeit sichtbaren Ko-
meten haben. Es kann also bei einem guten Beobachter kaum vorkommen, dafy das
Objekt schon sehr lange bekannt ist. Es kann aber sein, dafs der Komet erst einige Ta-
ge zuvor entdeckt wurde oder aber ein bekannter, schwacher Komet seine Helligkeit
kurz vor der Beobachtung drastisch steigerte. Hier hilft am ehesten ein Anruf bei ei-
ner gewdhnlich gut informierten Quelle, z.B. bei einem der Herausgeber der in Ab-
schnitt 12.3.2 beschriebenen Amateurzirkulare.

12.4.3 Wohin meldet man seine Kometenentdeckung?

Meldung an das Central Bureau for Astronomical Telegrams: Die offizielle Mel-
destelle der IAU fiir Entdeckungen ist das Central Bureau for Astronomical Telegrams
(CBAT) in Cambridge, USA. Sein Leiter ist Dr. Brian G. Marsden, der friiher die Te-
legramme entgegennahm. Telegramme gibt es seit 1995 nicht mehr beim CBAT. Heute
werden die (Entdeckungs-)Daten im Klartext (und natiirlich auf Englisch!) per Email
direkt an marsden@cfa.harvard.edu geschickt. Eine FAX-Adresse fiir Entdeckungen
gibt es bislang nicht. Man mufs also entweder die Moglichkeit haben, im Internet Emails
versenden zu konnen oder einen Zugang zum WWW, wo die Entdeckung direkt auf
der Entdeckerseite http://cfa-www.harvard.edu/cfa/ps/CometDiscovery.html an-
gezeigt werden kann. Ohne Internet-Zugang ist es heutzutage schwierig, sich die Ent-
deckungsrechte zu sichern.

Brian Marsden entscheidet (nach bestimmten Regularien) dartiber, wer als Entdecker
anerkannt wird und er informiert weitere Personen, die den neu entdeckten Kometen
weiter verfolgen bzw. die Beobachtung eventuell absichern. Das CBAT gibt schliefdlich
eine Entdeckungsmeldung in Form eines IAU-Zirkulars heraus.

Meldung unter Vorbehalt an die englische Zeitschrift "The Astronomer”: Eine wei-
tere Moglichkeit kommt dem Amateur eventuell etwas mehr entgegen, insbesondere
wenn er sich nicht ganz sicher ist — die Meldung tiber die englische Amateur-Zeitschrift
The Astronomer. Hier kann man (zu biirgerlichen Zeiten!) anrufen und eine Meldung
unter Vorbehalt abgeben. Der Herausgeber der Zeitschrift, Guy Hurst, wird versuchen,
jemanden zu alarmieren, der den Kometen bestitigt. Er ist auch recht gut informiert
und wird den Anrufer sofort aufkliren, sollte der Komet bereits bekannt sein. Die Prio-
ritdt bleibt in jedem Fall erhalten. Die Anschrift lautet:
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Guy Hurst, 16 Westminster Close, Kempshott Rise, Basingstroke, Hants,
RG224PP, England, Tel. 0044-1-256-471-074.

In Deutschland kann man sich auch an Jost Jahn, Tel: 05824-9414 oder FAX: 05824-4041
wenden.

Literatur
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A Die VdS-Fachgruppe Kometen

Die VdS-Fachgruppe Kometen hat es sich zum Ziel gesetzt, alle an der Kometenbeob-
achtung interessierten Amateurastronomen umfassend bei der Beobachtung und Aus-
wertung zu unterstiitzen. Zu diesem Zweck erscheint alle zwei Monate der Schweifs-
tern, das Mitteilungsblatt der VdS-Fachgruppe Kometen, mit den neuesten Informatio-
nen tiber die aktuellen Kometen, Artikel der Mitglieder, Leserbriefe und Fachgruppen-
interna. Hier finden sich Ubersichts- und Aufsuchkarten, sowie aktuelle Lichtkurven.
Um die Mitglieder rasch tiber Kometenentdeckungen unterrichten zu konnen, wur-
de ein schriftlicher Schnellmitteilungsdienst eingerichtet. Ebenfalls sehr aktuell infor-
miert wird man durch die WWW-Seiten der Fachgruppe Kometen unter der Adres-
se http://www.tu-chemnitz.de/ “mmey/fgk/fgk_hp.htm. Die FG Kometen betreut zu-
dem die Kometenrubrik in Sterne und Weltraum.

Ein wichtiges Anliegen der FG Kometen ist die Verdffentlichung von Auswertungen
tiber alle hinreichend beobachteten Kometen. Diese werden von interessierten Mitglie-
dern ausgearbeitet und in Sterne und Weltraum, Ahnerts Kalender fiir Sternfreunde oder
in der Zeitschrift Kometen — Planetoiden — Meteore (KPM) veroffentlicht. Sdimtliche einge-
gangenen Beobachtungen werden archiviert, und sind jedermann bei Ubernahme der
Unkosten zugénglich.

Ein weiteres wichtiges Ziel ist die Standardisierung der Kometenbeobachtung durch
die verbindliche Anwendung international akzeptierter Schiatzmethoden und die Ver-
wendung allgemein anerkannter Helligkeitssequenzen. Um ersteres zu erreichen, wur-
de dieses Taschenbuch erstellt, letzteres wird durch die Veroffentlichung verbindlicher
Schédtzkarten im Schweifstern unterstiitzt.

Innerhalb der FG Kometen wurden zwecks Arbeitsteilung einzelne Fachgebiete einge-
richtet:

¢ Visuelle Kometenbeobachtung und -auswertung

e Photographische Kometenbeobachtung und -auswertung
e Kometenzeichnungen

e Astrometrie

e Spektroskopie und Photometrie

Etwa alle drei bis fiinf Jahre organisiert die FG Kometen ein Treffen der Kometenbeob-
achter. Sie ist zudem Mitorganisator der jahrlich stattfindenden ”Planeten- und Kome-
tentagung”.

Die Kontaktadresse der FG Kometen findet sich im VdS-Infokasten in Sterne und Welt-
raum. Aktuell (1997) lautet sie: Andreas Kammerer, Johann-Gregor-Breuer-Str. 28, D-
76275 Ettlingen.

233



B Hilfstafeln

B.1 Tabelle der Tagesbruchteile

Umrechnungstabelle Stunde und Minute (in UT) in Tagesbruchteile (.ddd)

Minuten
Stunde \ 0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 50 55
0 .000 .003 .007 .010 .014 .017 .021 .024 .028 .031 .035 .038
1 .042 .045 .049 .052 .056 .059 .063 .066 .069 .073 .076 .080
2 .083 .087 .090 .094 .097 .101 .104 .108 .111 .115 .118 .122
3 125 128 132 135 139 142 146 149 153 .156 .160 .163
4 167 170 174 177 181 184 .188 .191 .194 .198 201 .205
5 208 212 215 219 222 226 229 233 236 .240 .243 247
6 250 253 257 260 264 267 271 274 278 281 285 .288
7 292 295 299 302 306 .309 313 .316 .319 323 .326 .330
8 333 337 340 344 347 351 354 358 361 .365 .368 .372
9 375 378 382 385 389 392 396 .399 403 406 .410 413
10 417 420 424 427 431 434 438 441 444 448 451 455
11 458 462 465 469 472 476 479 483 486 490 493 497
12 500 503 507 510 514 517 521 524 528 531 535 538
13 542 545 549 552 556 559 563 566 569 573 576 .580
14 583 587 590 594 597 601 .604 .608 611 .615 .618 .622
15 625 628 .632 .635 .639 .642 646 649 653 .656 .660 .663
16 667 670 674 677 681 684 .688 .691 .694 .698 .701 .705
17 708 712 715 719 722 726 .729 733 736 .740 743 747
18 750 753 757 760 .764 767 771 774 778 781 785 .788
19 792 795 799 802 .806 .809 .813 .816 .819 .823 .826 .830
20 833 .837 .840 .844 .847 851 .854 .858 .861 .865 .868 .872
21 875 878 .882 .885 .889 .892 896 .899 903 906 910 .913
22 917 920 924 927 931 934 938 941 944 948 951 955
23 958 962 965 969 972 976 979 983 986 .990 .993 .997

Wichtig: UT = MEZ — 1 hbzw. UT = MESZ — 2 h
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B.2 Extinktionstabellen (Quelle: ICQ 14, 55-59)

B.2.1 Atmosphdrische Extinktion (in GroBenklassen) bei durchschnittlicher
Atmosphare

Hohe (in m) iiber NN
z[°] h[o]‘ 0 500 1000 2000 3000

0 9 | 028 024 021 016 0.13
10 80 | 029 024 021 0.16 0.13
20 70 | 030 025 022 017 0.14
30 60 | 032 028 024 019 0.15
40 50 | 037 031 027 021 0.17
45 45 | 040 034 029 023 0.19
50 40 | 044 037 032 025 0.21
55 35 | 049 042 036 028 023
60 30 | 056 048 041 032 0.26
62 28 | 0.60 051 044 034 028
64 26 | 064 054 047 037 0.30
66 24 | 069 059 051 039 032
68 22 | 075 0.64 055 043 0.35
720 20 | 082 070 0.0 047 0.39
71 19 | 086 0.73 063 049 040
72 18 | 091 077 0.66 052 043
73 17 | 096 081 070 055 045
74 16 | 1.02 086 0.74 058 048
75 15 | 1.08 092 079 0.62 051
76 14 | 1.15 098 084 0.66 0.54
77 13 | 1.24 105 091 071 0.58
78 12 | 1.34 113 098 0.76 0.63
79 11 | 145 123 1.06 083 0.68
80 10 | 1.59 134 116 091 0.74

81 9 1.75 148 128 1.00 0.82
82 8 194 165 142 111 091
83 7 219 186 160 125 1.03
84 6 250 212 183 143 1.17
85 5 291 246 213 166 136
86 4 345 293 253 197 1.62
87 3 423 359 310 242 1.99
88 2 541 459 396 3.09 254
89 1 738 626 540 422 3.46
90 0 | 1124 953 823 642 528
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B.2.2 Atmosphdrische Extinktion (in GroRBenklassen) bei winterlicher Atmo-
sphdre (niedriger Wasserdampfgehalt)

Hohe (in m) tiber NN
z[°] h[o]‘ 0 500 1000 2000 3000

0 90 | 025 021 019 015 0.13
10 80 | 025 022 019 015 0.13
20 70 {026 023 020 016 0.14
30 60 | 028 025 022 017 0.15
40 50 [ 032 028 024 020 0.17
45 45 | 035 030 026 021 0.18
50 40 | 038 033 029 024 020
55 35 | 043 037 033 026 022
60 30 (049 042 037 030 025
62 28 |052 045 040 032 027
64 26 |056 048 043 034 029
66 24 (060 052 046 037 031
68 22 |0.65 057 050 040 0.34
70 20 | 072 062 055 044 037
71 19 075 065 057 046 0.39
72 18 | 079 0.69 060 049 041
73 17 1084 072 064 052 043
74 16 | 089 077 068 055 046
75 15 1094 082 072 058 049
76 14 | 101 087 077 062 052
77 13 | 1.08 094 0.82 0.67 0.56
78 12 | 116 1.01 0.89 0.72 0.60
79 11 | 126 110 097 078 0.66
80 10 [ 138 120 1.06 085 0.72

81 9 (152 132 116 094 0.79
82 8 | 170 147 129 1.05 0.88
83 7 1191 165 146 118 099
84 6 |218 189 166 134 113
85 5 (253 220 193 156 131
86 4 | 301 261 230 186 1.56
87 3 (369 320 282 228 1091
88 2 | 472 409 360 291 245
89 1 | 644 558 491 397 334
90 0 [9.80 850 749 6.05 5.08
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B.2.3 Atmosphdrische Extinktion (in GroBenklassen) bei sommerlicher At-
mosphédre (hoher Wasserdampfgehalt)

Hohe (in m) tiber NN
z[°] h[o]‘ 0 500 1000 2000 3000

0 9% | 032 026 022 017 0.14
10 80 | 032 027 023 017 0.14
20 70 | 034 028 024 018 0.15
30 60 | 037 030 026 020 0.16
40 50 | 041 034 029 022 0.18
45 45 | 045 037 032 024 0.19
50 40 | 049 041 035 026 021
5 35 | 055 046 039 030 0.24
60 30 | 0.63 053 045 034 027
62 28 | 068 056 048 036 0.29
64 26 | 072 060 051 039 031
66 24 | 078 065 055 042 0.34
68 22 | 08 070 060 045 0.36
70 20 | 093 077 0.65 0.50 0.40
71 19 | 097 081 069 052 042
72 18 | 1.02 085 072 055 044
73 17 | 1.08 090 076 058 047
74 16 | 1.15 095 0.81 0.61 049
75 15 | 122 101 086 0.65 0.53
76 14 | 1.30 108 092 0.70 0.56
77 13 | 140 116 099 075 0.60
78 12 | 151 125 1.07 081 0.65
79 11 | 164 136 116 0.88 0.71
80 10 | 1.79 149 126 096 0.77

81 9 197 164 139 1.06 0.85
82 8 219 183 155 1.18 095
83 7 247 206 175 132 1.07
84 6 282 235 199 151 1.22
85 5 328 273 232 176 141
86 4 390 325 275 209 1.68
87 3 478 398 338 256 206
88 2 6.11 509 432 328 263
89 1 833 693 589 447 3.59
90 0 |1268 1056 897 6.80 547
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B.3 Tabelle mit dem dreistelligen Code fiir periodische Kometen

Nachfolgend ist die offizielle Bezeichnung aller periodischen Kometen, deren Bahnen
hinreichend abgesichert sind, gemafs der neuen Nomenklatur wiedergegeben. Die Be-
zeichnung setzt sich zusammen aus dem dreistelligen Code, der Kennzeichnung bzgl.
der Natur des Objekts (D/ bedeutet, der Komet ist verschollen bzw. existiert nicht
mehr) und dem Namen des Kometen (Stand: 1.1.1997).

1P /Halley 35P /Herschel-Rigollet

2P /Encke 36P /Whipple

3D/Biela 37P /Forbes

4P /Faye 38P/Stephan-Oterma
5D/Brorsen 39P/Oterma

6P/d’Arrest 40P /Vaisala 1

7P /Pons-Winnecke 41P / Tuttle-Giacobini-Kresak
8P/ Tuttle 42P /Neujmin 3

9P /Tempel 1 43P /Wolf-Harrington
10P/Tempel 2 44P /Reinmuth 2

11D/ Tempel-Swift
12P /Pons-Brooks

45P /Honda-Mrkos-Pajdusakova
46P /Wirtanen

13P/Olbers 47P / Ashbrook-Jackson
14P /Wolf 48P /Johnson

15P /Finlay 49P / Arend-Rigaux
16P/Brooks 2 50P/Arend

17P /Holmes 51P/Harrington

18P /Perrine-Mrkos 52P /Harrington-Abell
19P /Borrelly 53P/Van Biesbroeck

20D /Westphal 54P /de Vico-Swift
21P/Giacobini-Zinner 55P /Tempel-Tuttle

22P /Kopff 56P /Slaughter-Burnham
23P /Brorsen-Metcalf 57P /du Toit-Neujmin-Delporte
24P /Schaumasse 58P /Jackson-Neujmin
25D /Neujmin 2 59P /Kearns-Kwee

26P /Grigg-Skjellerup 60P / Tsuchinshan 2

27P /Crommelin 61P /Shajn-Schaldach
28P/Neujmin 1 62P /Tsuchinshan 1

29P /Schwassmann-Wachmann1 63P/Wild 1
30P/Reinmuth 1 64P /Swift-Gehrels
31P/Schwassmann-Wachmann 2 65P/Gunn

32P/Comas Sola 66P /du Toit

33P/Daniel 67P /Churyumov-Gerasimenko
34P/Gale 68P /Klemola
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69P / Taylor

70P /Kojima

71P /Clark

72P /Denning-Fujikawa

73P /Schwassmann-Wachmann 3

74P /Smirnova-Chernykh
75P /Kohoutek

76P /West-Kohoutek-Ikemura
77P /Longmore

78P /Gehrels 2

79P /du Toit-Hartley

80P /Peters-Hartley
81P/Wild 2

82P /Gehrels 3
83P/Russell 1

84P /Giclas

85P /Boethin

86P /Wild 3

87P/Bus

88P /Howell

89P /Russell 2
90P/Gehrels 1
91P/Russell 3

92P /Sanguin

93P/Lovas 1

94P /Russell 4

95P /Chiron

96P /Machholz 1

97P /Metcalf-Brewington
98P /Takamizawa

99P /Kowal 1
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100P /Hartley 1
101P/Chernykh

102P /Shoemaker 1
103P/Hartley 2

104P /Kowal 2
105P/Singer Brewster
106P /Schuster

107P /Wilson-Harrington
108P/ Ciffreo

109P /Swift-Tuttle

110P /Hartley 3
111P/Helin-Roman-Crockett
112P /Urata-Niijima
113P/Spitaler

114P / Wiseman-Skiff
115P /Maury

116P/Wild 4
117P/Helin-Roman-Alu 1
118P/Shoemaker-Levy 4
119P /Parker-Hartley
120P/Mueller 1
121P/Shoemaker-Holt 2
122P/de Vico

123P /West-Hartley

124P /Mrkos

125P /Spacewatch

126P /IRAS

127P /Holt-Olmstead
128P /Shoemaker-Holt 1
129P /Shoemaker-Levy 3



C Email-Format der FG Kometen fiir visuelle
Beobachtungen

Visuelle Beobachtungen konnen der VdS-Fachgruppe Kometen mittels des Beobach-
tungsbogens (Anhang E) oder via Email tibermittelt werden. Die aktuelle Adresse kann
den WWW-Seiten der FG Kometen entnommen werden (sieche Anhang A). Sofern die
technischen Moglichkeiten fiir die Email—Ubermittlung vorhanden sind, sollte diese Art
der Datenweitergabe gewdhlt werden, da sie eine wesentlich effektivere Datenverarbei-
tung (ohne erneute Dateneingabe) ermdglicht. Nachfolgend wird das hierfiir zu ver-
wendende, pro Datenzeile 101 Spalten umfassende, erweiterte ICQ-Format mit einer Er-
lauterung der einzelnen Felder vorgestellt. Direkt darunter findet man zwei Beispiele.
Zu beachten ist insbesondere, daf fiir alle (auch ganze) Zahlen der jeweilige Dezimal-
punkt fiir die Positionierung mafigebend ist.

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
1234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901234567890123456789012345678901
IIIYYYYMnL JJJJ MM DD.DDdeM[mm.m:rfAAA.ATF/VVVV >dd.ddnDC >t.tt GGG: Beobachter##Mag:
199501 1995 08 17.564 S 10.5:GA 35.0L 5 100 1.1 2/ 0.05 235 Mueller 5.7M
false nucleus 12.5m
199501 1996 09 02.3¢ B 5.8 AA 9.0M11 39 15 7 &1 45: Maier 4
Erlduterung;:

III der dreistellige Code fiir periodische Kometen (siehe Anhang B.3); bleibt bei nichtpe-
riodischen Kometen leer; bei periodischen Kometen, die in ihrer ersten Erscheinung
beobachtet werden bitte ein P in Spalte 3 setzen.

YYYY Jahr der Entdeckung.

Mn Halbmonats-Buchstabe und laufende Ziffer (bei mehr als 9 Kometen pro Halbmonat
gilt: 10=a, 11=b,...).

L bei Kometen, die in mehreren Fragmenten zerbrochen sind die Bezeichnung der
Komponente, auf die sich die Beobachtung bezieht.

177 Jahr der Beobachtung.

MM Monat der Beobachtung.

DD.DDd Tag und Tagesbruchteil der Beobachtung (d optional, sofern der Zeitpunkt der Be-
obachtung auf 0.001 Tage genau bestimmt wurde); sieche Anhang B.1.

e Schliissel zu einer eventuell angebrachten Extinktionskorrektur (siehe Anhang D.4).

M Schatzmethode (siehe Anhang D.1).

[mm.m:  Helligkeit, evtl. mit Unsicherheitszeichen (:) in Spalte 33 bzw. Zeichen [ fiir “schwi-
cher als” in Spalte 28.

rf Quelle der benutzten Vergleichssternhelligkeiten (sieche Anhang D.3).

AAAA  Objektivdurchmesser in cm.

T Instrumententyp (sieche Anhang D.2).

F/ Offnungsverhiltnis.

VVVV Vergrofserung.
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>dd.dd Komadurchmesser in Bogenminuten (in Spalte 49 evtl. Zeichen & fiir unsicher oder

n
DC
>t.it

GGG:
Beob.

Mag:

<, >); bei Durchmessern > 99.99’ Spalte 49 verwenden.

Anmerkungen bzgl. einer zentralen Kondensation (siehe Kap. 3, Seite 44).

DC-Wert, fiir Zwischenwerte mit / (z.B. DC 1 —2 = 1/), (:) fiir unsicher.
Schweiflinge in Grad (in Spalte 59 evtl. Zeichen & fiir unsicher oder >, <). Bei
Schweifen > 9.99° Spalte 59 verwenden.

Positionswinkel in Grad, (:) sofern unsicher.

Beobachtername (max. 12-stellig) oder ICQ-Kiirzel.

Grenzgrofie; evtl. mit Unsicherheitszeichen oder Schliissel fiir Storeinfliisse (siehe
Anhang D.5).
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D Schlissellisten

Fiir die Felder Helligkeitsschatzmethode (MM), Instrumententyp (Typ) und Vergleichs-
sternsequenz (Ref.), sowie fiir Anmerkungen in Bezug auf Extinktionskorrekturen und
Storeinfliisse existieren internationale Schltissel (The International Comet Quarterly Ob-
servation Keys).

D.1 Helligkeitsschatzmethode (Feld MM)

bk.

Bedeutung

=0 W >

ZzZs<CrnwWwzg R

Bobrovnikoff (Out-Out)

Blofses Auge und defokussierende Einheit (Brille/Okular)
In-Fokus (meist mit blofem Auge)

Keen (Fernglas in und out)

Morris

Sidgwick (In-Out)

Photographisch

Totale CCD-Helligkeit (ungefiltert)

Photoelektrisch B

Photoelektrisch U

Photoelektrisch V

Photoelektrisch (ohne Angabe des Bandes)

Kernhelligkeit (mithilfe von CCD oder visuellen Schiatzmethoden)

D.2 Instrumentyp (Feld Typ)

>

bk.

Bedeutung

HnRZCOCTEHOA® >

Kamera

Fernglas

Cassegrain

Blofses Auge

Jones-Bird (korrigierter spharischer Newton)
Newton

Maksutov

Refraktor

Schmidt-Newtonian

Schmidt-Cassegrain

D.3 Vergleichssternsequenz (Feld Ref.)

Abk. Bedeutung
A AAVSO-Atlas oder -Karte.
AA AAVSO Variable Star Atlas.
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AC
AE
AG
AH
AN
AS
AT
BD

CA

CcO

CS
CL

=N

GA
GR
HD
HE

HP
HR
HS
LM

LN
MC

ME
MP
MS
MT
MV
NH

NN
NO

AAVSO-Karte.

Planeten-Helligkeit nach dem neuen IAU-System (nur helle Kometen).

ACGK Katalog.

Karte der Plejaden von G.D. Roth’s Handbuch fiir Sternfreunde.
Vergleichssternsequenzen, verdffentlicht von Beyer in den AN.

AAVSO-Karte von M81 (ICQ April 1993).

Arizona-Tonantzintla Catalogue (S&T July 1965).

Bonner Durchmusterung.

Photovisuelle Helligkeiten aus “Cape Photographic Catalogue for 1950.0”, in Annals
of the Cape Observatory, Vols. 17-22.

M44 Standardsequenz von Henden and Kaitchuck in Astronomical Photometry
1982.

UBV-Photometrie von 39 Sternen (11.7 < V < 18.7) aus “A New Stellar Standard
Sequence in the Comet Cluster of Galaxies” (Astron.Nach. 299, 117).

Catalogue of Stellar Identifications (Strasbourg 1979).

Photometrie von Hoag ef al. (1961) von verschiedenen Offenen Sternhaufen: NGC
225 (CD), NGC 1647 (CE), NGC 2129 (CF), NGC 2422 (CG), NGC 6494 (CH), NGC
6823 (CI), NGC 6910 (CJ), NGC 7031 (CK). In: Roger N. Clark (1990): Visual Astro-
nomy of the Deep Sky (Cambrigde Univ. Press), pp. 250-266.

Holldndisches Komet Halley Handbuch (E.P.Bus).

Everhardt’s Selected Area: EA = Area 51, EB = Area 57, EC = Area 68 (S&T 67, pp.
28-30).

Hubble Space Telescope Guide Star Photometric Catalogue.

Groombridge.

Henry Draper Katalog (Harvard. Coll. Obs. Annals).

Harvard E Regions, Kron-Cousins V-Photometrie von neun Feldern (7 < V < 16,
Dekl.~ —45). Graham 1982, P.A.S.P. 94, 244).

Harvard Photometry (Harvard Coll. Obs. Annals).

Harvard Revised Photometry (H.C.O. Annals).

V-Helligkeiten vom Hubble Space Telescope astrometric catalogue (CD-Version).
Landolt V Photoelectric Sequences (A] 78, 959).

V-Helligkeiten aus ”"A Visual Atlas of the Large Magellanic Cloud”, by Mati Morel
(1983), Rankin Park, New South Wales.

Lampkins Naked-Eye Stars.

Carlsberg Meridian Catalogue (1989). La Palma. 50000 Sterne mit visuellen Hellig-
keiten bis herab zu V = 13.

V Photometry, Tedesco et al. , A.J. 87, 1585 (1982).

McCormick Photovisual Sequence (Univ. of Virginia).

“"McCormick Photovisual Sequences”, by C. A. Wirtanen and A. N. Vyssotsky (1945,
Ap.]. 101, 141-178).

Visuelle Sternhelligkeiten fiir M67 (S&T 77, 332).

Publ. McCormick Obs., Vol. VI, Part II, pp. 201-306 ("Magnitudes and Coordinates
of Comparison Stars ...”, by S. A. Mitchell, 1935) or Vol. IX, Part V, pp. 59-88 (”Se-
quences for 50 Variable Stars”, by Mitchell and C. A. Wirtanen, 1939).
Nordpol-Sequenz von Henden and Kaitchuck (1982, Astronomical Photometry, NY:
Van Nostrand Reinhold), p.305.

Cluster Photometry NGC 2129/6531/1342 (Publ. US Naval XVII, p.406).

USNO Photoelectric Photometric Catalogue.
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NP
NS
PA
PB
PC
PI
RB

RC

S
SA
SE

SC
sp
TB

v
VB
VF
VN
w

WH
WW
Y

Nordpol-Sequenz (AAVSO).

Magnitudes ... of Stars North +80 (Carneg. Inst. Publ.).

M45 Sequence by Johnsen, Mitchell, 1958, Ap.J., 128,31.

Plejades chart S&T 70, 465 (1985).

Plejades chart, Astr. Phot., Handen et al., 1982, p. 298-300.

IC 4665 sequence von Henden and Kaitchuck (1982, s. NH).

“Photoelectric Magnitudes and Colours of Southern Stars”, A. W. J. Cousins and R.
H. Stoy (1963), in Royal Observatory Bulletin No. 64 (Royal Greenwich Obs.), Series
E3, pp. E101- E248.

”Standard Magnitudes in the E Regions”, A. W. J. Cousins and R. H. Stoy (1962), in
Royal Observatory Bulletin No. 49 (Royal Greenwich Obs.), Series E2, pp. E1-E59.
SAO-Katalog.

M67-Sequenz von R.E.Schild (1983, PASP 95, 1021).

V-Helligkeiten von 134 Sternen in der II Perseid Association (5.1- 11.4), in: C. K. Sey-
fertet al., Ap.J. 132, 58.

Sky Catalogue 2000.0.

Skalnato-Pleso Atlas Coeli.

Supernova Search Charts by G.D.Thompson and J.T.Bryan, Jr. (1989, Cambrigde Uni-
versity Press).

Verianderlichensequenzen bekannter Organisationen.

Verédnderlichensequenzen der BAA.

Verdnderlichensequenzen der AFOEV.

Verdnderlichensequenzen der RASNZ.

IHW-Karten der AAVSO: WA = SU Tau, WB = CZ Ori, WC =Y Tau, WD =V Tau,
WE =X Sex, WF =S Sex, WG = SX Leo.

unspezifizierte IHW-Karte.

BAA-Karte, veroffentlicht im IHW-Handbook.

Yale Bright Star catalogue.

D.4 Extinktionskorrektur

Abk. Bedeutung

& Komet in einer Hohe von weniger als 20° beobachtet, aber keine Extinktionskorrek-
tur angebracht.

$ Komet in einer Hohe von weniger als 10° beobachtet und Schidtzung gemafs den
Extinktionstabellen im Anhang B.2 korrigiert.

a Extinktionskorrektur auf der Basis der Tabelle B.2.1 durchgefiihrt.

w Extinktionskorrektur auf der Basis der Tabelle B.2.2 durchgefiihrt.

7]

Extinktionskorrektur auf der Basis der Tabelle B.2.3 durchgefiihrt.

D.5 Storeinfliisse

Abk.

Bedeutung

o

NA®ZTgNO

kitinstliche Beleuchtung

durchziehende Wolken (bei Zusendung iiber Email W benutzen)
Dunst

Nebel

Mond

Satellitenspur durch den Kometen

Dammerung

Zodiakallicht
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E Zeichenschablone und Beobachtungsbo-

gen der VdS-FG Kometen

E.1 Zeichenschablone der FG Kometen

KOMET:
DATUM:

BEZEICHNUNG:

ZEIT:

Ur BEOBACHTER: ORT:

TPZ:

VergroBeru

Instrument:

F st.:

ng: Filter:

Position:RA

DEKL

Hug:
Koma £

Methode:

oC:

Schweif;

Pw:

Typ:

Bemerkungen:
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Index

AAVSO-Atlas, 54
AAVSO-Karten, 55
Abbildungsmafistab, 83
ABBS (Astro-Mailbox), 225
Aberration, 163

Fixstern-, 206

Planeten-, 206

tagliche, 205
Anfangsbedingungen, 208
Antisolarrichtung, 75
Apheldistanz, 6
Apianus, Peter, 5
Aquinoktium, 195
Astro-FAX-Zirkular (AFZ), 228
Astrograph, 155
Astrographic Catalogue (AC), 155
Astrometrie

CCD-, 152,171

photographische, 152, 155

Reduktionsmodell, 155
Astronomical Data Center (ADC), 161
Auflésung

raumliche, 180

spektrale, 179
Auflosungsvermogen, 87
Ausgleichsverfahren, 166, 216
Austrittspupille, 34

Bahnbestimmung, 204
Eulersche Glg., 211
Gaufssches Prinzip, 208

Geometrische =~ Fundamentalglg.,

209

Laplacesches Prinzip, 208

nach Olbers-Banachiewicz, 210

Olberssche Fundamentalglg., 211
Bahnelemente, 193, 204, 212
Bahnneigung, 195
Belichtungszeit

maximale, 84

Beobachtungsfehler, 204
Beobachtungsreduktion, 205

Bessel, Friedrich, 8

Biermann, Ludwig, 11
Bildpunktdurchmesser, 156
Bildverarbeitungsprogramme, 172, 188
Bobrovnikoff-Methode, 39

Brahe, Tycho, 5, 205
Brennweitenbestimmung, 163

CBAT, 227, 230, 231
CCD, 105
-Spektroskopie, 176
Quantenausbeute, 109
spektrale Empfindlichkeit, 110
CCD-Astrometrie
mit Astrometrica, 172
mit Charon, 173

DC-Wert, 44, 74
DCF-77, 158

DFU, 224
Dispersionskurve, 189
Dissoziation, 177
Dunkeladaption, 31

Eigenbewegung
scheinbare, 162
Einschrittverfahren, 222
Email, 225
Emissionsbanden, 177
Emissionslinien (Tabelle), 185
Enveloppen, 4, 100
Ephemeriden
Ellipsenbahn, 200
Parabelbahn, 201
Ephemeridenrechnung, 204
Ephemeridenzeit (ET), 195
Epoche, 152, 162
Euler, Leonhard, 205, 211



Extinktion, differentielle, 41
Exzentrizitat, 6, 194

Fadenkreuzokular, 42
false nucleus, 44, 46
FAQ, 226
Fax, 224
Feldstecher, 34
Film
-empfindlichkeit, 87
orthochromatisch, 86
panchromatisch, 86
Filmwolbung, 156
Filmzerrung, 169
Filter
Interferenz-, 37
Swan-Band-, 37
Flatfieldkamera, 85
Fokussiertoleranz, 156
Fokussierung, 85
Messerschneide, 156
Ronchi-Gitter, 156
Testaufnahmen, 156
Forminggas, 88
FTP, 226

Gasproduktion, 63
Gasschweif, 3, 11, 21
Gaufs, Carl Friedrich, 216
Gaufskonstanten, 200
Gauf$sche Konstante k, 200, 208
Gegenschweif, 21
Geisterbilder, 102, 230
Geozentrum, 205
Geradsichtprisma nach Amici, 183
Gitter, 178
Global Positioning System (GPS), 174
Gradnetz, 152
Gravitationsgesetz, 5, 207
Gravitationskonstante, 208
Grenzgrofie, 32

erreichbare, 83
Guide Star Catalogue (GSC), 36, 56
Guide Star Photometric Catalogue, 56

Halbachse, grofde, 6
Halley, Edmond, 6
Helligkeit

absolute, 63
heliozentrische, 64
photographische, 54
photovisuelle, 54
scheinbare, 64
visuelle, 54
Helligkeits
-aus-/einbriiche, 16, 67
-entwicklung, 14
-formel, 63
-parameter, 63, 67
-schatzung, 39
Hevelke (Hevelius), Johann, 5
Hintergrundspektrum, 188
Hypersensibilisierung, 88

IAU Circular (IAUC), 227
ICQ-Format, erweitertes, 240
Indirektes Sehen, 31
Informationsquellen, 31

Internat. Comet Quarterly (ICQ), 229
Internet, 225

Ionenschweif, 3

ISDN, 224

Jahreszeiteneffekte, 66
Jet, 4, 10, 46, 100
Julianisches Datum (JD), 196

Katalogort

mittlerer, 170
Keen-Methode, 41
Kegelschnittelemente, 208
Kepler, Johannes, 5
Keplergleichung, 198, 200
Keplersche Bahnelemente, 208
Keplersche Gesetze, 5, 209
Kernschatten, 21, 100
Kernteilung, 17, 18
Knotenldnge, 195
Koma, 3, 177
Komadurchmesser, 42, 43

absoluter, 71

scheinbarer, 70
Komet

122P/de Vico, 15, 21

19P /Borrelly, 20

1P/Halley, 11, 16, 21



2P /Encke, 8

41P / Tuttle-Giacobini-Kresak, 16

73P /Schwassmann-Wachmann 3,
16, 22

Austin (1984i), 22

Austin (1990 V), 16

Bradfield (1987s), 21, 22

Brooks 2 (1889 V), 7

C/1995 O1 (Hale-Bopp), 20

C/1996 B2 (Hyakutake), 16, 22

C/1996 Q1 (Tabur), 16, 187, 190

IRAS-Araki-Alcock (1983d), 19

Levy (1990c), 14

Lexell (1770 1), 7, 19

Liller (1988a), 16

Machholz (1985e), 16

Machholz (1988j), 16

Mueller (1991h;), 16

Okazaki-Levy-Rudenko (1989r), 21

P/Machholz 2 (19940), 18

Panther (1980u), 13

Shoemaker-Levy 9, 11

Shoemaker-Levy 9, 18

Skorichenko-George (1989¢1), 16

Sugano-Saigusa-Fujikawa (1983e),
19

Tanaka-Machholz (1992d), 16

Tsuchiya-Kiuchi (1990i), 16

West (1976 VI), 17

Kometen

-aufnahmen, erste, 8
-bahn, 5, 6
-entdeckung, 230
-familie, 7

-kern, 3, 46,177

-kopf, 3

-masse, 7

-materie, 9, 10
-parameter, 60
-schweif, 3

-spektren, erste, 8
chemische Zusammensetzung, 177
erdnahe, 19
Hydroxylwolke, 177
periodische, 6
Wasserstoffwolke, 177

Kometennomenklatur

251

Alte, 8

Neue, 9
Kometenspektrum

Linienidentifikation, 189
Kometensucher, 34
Kometenzirkular (HLZ), 228
Kompositverfahren, 96
Kondensationsgrad (DC), 44
Koordinaten

-mestisch, 157

Gaus-Kruger, 174

geographische, 170, 174
Korrelationskoeffizient, 68
Kreismikrometer, 155

Lambert, Johann Heinrich, 205
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