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Editorial

Liebe Leser des Spektrums,
liebe Fachgruppenmitglieder,

der Sommer ist vorbei. Das heil3t, es wird friher
dunkel und die Nachte werden langer. Beobach-
tungszeit!

Dass dem Amateur die spannenden Objekte
nicht ausgehen, zeigt der Artikel von Christian
Netzel zum Thema Deneb: einer der hellsten
Sterne, der gerade Saison hat, und auch fir die
Profis noch allerlei offene Fragen bietet.

Hochaufldsende Sonnenspektroskopie erlaubt
die Bestimmung von Isotopenverhaltnissen, wie
dies anhand von Rubidium durch Dieter Goretzki
gezeigt wird.

Grundlegendes zum Spektrografendesign, Ko-
metenspektren von Lovejoy sowie der Bericht
zur Aspekt 15 runden den Querschnitt durch die
spektroskopischen Aktivitaten ab.

Viel Spal3 beim Erkunden der spektrografischen
Weiten und sich dabei inspirieren lassen.

Mit sternfreundlichen GriiRen,
Ihr Thomas Hunger

Dear readers of Spektrum,
Dear members of the section,

Summer is over. Nights get longer, twilight sets
in earlier. It's observing time!

The article by Christian Netzel exemplarily
shows that the objects for amateurs will not van-
ish. Deneb, one of the brightest stars and cur-
rently in high season, even now offers open
questions to the pro community.

High resolution spectroscopy of the Sun allows
for the determination of isotope ratios. This is
demonstrated for Rubidium by Dieter Goretzki.

Basics of spectrograph design, cometary spec-
tra of Lovejoy as well as a report on the past sec-
tion conference ASpekt 15 complete the survey
of the spectroscopic activities.

Please enjoy exploring the spectroscopic final
frontiers and finally be inspired.

Clear skies.
Yours Thomas Hunger
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Artikel

Deneb-Spektren im VIS und NIR

Christian Netzel
Breitbendenstr. 94, 52080 Aachen-Eilendorf, Germany; Email: chr_netzel@gmx.de

Zusammenfassung

Zu Beginn werden die technischen Voraussetzungen und Probleme fiir Spektren im NIR-Bereich be-
handelt. Unter Zuhilfenahme unterschiedlicher Methoden wird gezeigt, wie man aus Spektren im visu-
ellen und NIR-Bereich Erkenntnisse uber die effektive Temperatur von Deneb sowie die Entste-
hungstiefe einzelner H-Linien gewinnen kann. SchlieBlich werden noch einige Besonderheiten der Ha-
Linie von Deneb besprochen, wobei Sternwinde als Ursache erértert werden.

Abstact

In the first part the technical requirements for taking spectra in the NIR-range and associated problems
are discussed. Using different methods spectra of Deneb taken in the visual and the NIR range are
interpreted to get insight of the effective temperature and the locations where the hydrogen lines are
formed. The last part deals with some particularities of the Ha line which are likely caused by stellar

winds.

Received: 2015-09-07, Revised: 2015-10-07, Accepted: 2015-10-08

1. Instrumentelles

Die astronomische Spektroskopie gliedert sich
zwei Teile. Der erste, praktische Teil besteht
darin, moglichst brauchbare Spektren von inte-
ressierenden astronomischen Objekten zu ge-
winnen, also die messtechnische Seite. Der
zweite, theoretische Teil besteht darin, die
Spektren zu deuten, d. h. Erkenntnisse Uber die
physikalischen Eigenschaften der untersuchten
Objekte zu gewinnen. Viele Amateure be-
schranken sich auf das Messen, wobei Sterne
mit variablen Eigenschaften eindeutig im Vor-
dergrund stehen und Uberlassen die Interpreta-
tion der gewonnenen Spektren professionellen
Astronomen. Da diese nicht nur die besseren
Fachkenntnisse haben, sondern meistens auch
Uber weit umfangreichere Messdaten und Soft-
ware verfiigen, ist diese Arbeitsteilung auch
sehr sinnvoll und sollte daher auch beibehalten
werden. Insbesondere haben die Profis Dank
der heutigen Weltraumtechnik Zugriff auf Mes-
sungen auf3erhalb des visuellen Bereichs, an-
gefangen von Infrarot Gber UV und Réntgen-
strahlung bis zur besonders kurzwelligen Gam-
mastrahlung. Fir den erdgebundenen Be-
obachter ist wegen der Eigenschaften der
Erdatmosphére die Beobachtung fur den kurz-
welligen Bereich jenseits vom Violetten unmdg-
lich. Auch der mittlere und weitere Infrarotbe-
reich ist aus diesen Griinden nicht méglich. Je-
doch besteht durchaus die Mdglichkeit Spek-
tren im NIR (naher Infrarotbereich) aufzuneh-
men, die dann auch dem Amateur gewisse
Moglichkeiten zur Interpretation eréffnen.

2. NIR Spektroskopie mit dem Lhires

Meine Ausristung besteht aus einem 11"
Schmidt-Cassegrain Teleskop, einem Lhires IlI
Spektrographen und einer kihlbaren CCD-Ka-
mera Atik 383L+. Der Lhires ist ein Littrow-
Spektrograph mit auswechselbarem Spalt und
Gitter. Bei Verwendung eines Gitters mit
1800 Linien/mm besteht theoretisch die Még-
lichkeit Wellenlangen bis tiber 9000 A zu be-
obachten. Leider nimmt jedoch die Empfindlich-
keit einer normalen CCD-Kamera mit gréRer
werdenden Wellenldngen rasch ab, so dass
man sich auf den Bereich A < 8800 A beschran-
ken muss. Allerdings kann in diesen Bereich
das Spektrum 1. Ordnung durch ein Spektrum
2. Ordnung im violetten bis blauen Bereich
Uberlagert werden. Dies lasst sich jedoch durch
ein geeignetes Filter verhindern. Ich habe dazu
einen Astronomik 742 IR-Bandpassfilter ver-
wendet. Christian Buil hat bereits friher in die-
sem Bereich ebenfalls mit einem Lhires, jedoch
mit einem Gitter mit 600 Linien/mm gearbeitet.
Seiner Internetseite kann man entnehmen,
dass die damit gewonnenen Spektren durch
starke Interferenzmuster Uberlagert waren [1].
Bei meiner Anordnung waren jedoch keine In-
terferenzen nachweisbar. Zwar zeigt das nach-
folgende Flat keinen glatten Verlauf, aber auch
keine periodischen Schwankungen.
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Weiterhin ist zu bedenken, dass man zwecks
Kalibration eine Lichtquelle benétigt, die in die-
sem Spektralbereich Uiber geniigend Linien ver-
fugt. Als nicht besonders gut geeignet hat sich
meine als Standard benutzte FeAr-Hohlkatho-
denlampe erwiesen. Die im Lhires fest einge-
baute Ne-Lampe erwies sich als deutlich geeig-
neter. Seit einiger Zeit besteht die Mdglichkeit,
die Ne-Lampe durch eine ArNe-Lampe zu er-
setzten [2]. Ich hatte bisher keine Moglichkeit,
diese im NIR-Bereich zu testen. Jedoch ist zu
erwarten, dass mindestens genauso viele Li-
nien zur Verfigung stehen wie bei der Ne-
Lampe.
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Abb. 1: Flat mittels Gluhbirne. Direkte Lichteinleitung durch
die teleskopseitige Offnung des Spektrographen ohne Te-
leskop.

Abb. 2: Flat mittels Gluhbirne. Einleitung durch Lichtleiter.
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Abb. 3: Kalibrationsspektrum nach Christian Buil.

Abb. 4: Kalibrationsspektrum bei meiner Anordnung.
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Was kann man in diesem Spektralbereich er-
warten? In der Literatur wird haufig das Ca II-
Triplett 8498,02, 8542,09 und 8662,14 A ge-
nannt. Jedoch ist das Wasserstoffatom hier
nicht zu ,unterschatzen“. Beim Ubergang von
einem Energieniveau zu einem anderen hangt
die Wellenlange hauptsachlich von der Haupt-
guantenzahl m des oberen und der entspre-
chenden Zahl n des niedrigeren Energieniveaus
ab. Die Linien werden in Serien gegliedert, wo-
bei die Serie durch die kleinere Hauptquanten-
zahl n bestimmt wird. Eine Serie besteht dann
aus allen Linien mit festem n und allen m > n.
Es haben sich seit langem folgende Bezeich-
nungen eingebirgert:

e Lyman n=1 m=2=2
e Balmer n=2 m=23
e Paschen n=3 mz24
e Bracket n=4 mz25
e Pfund n=5 m=26

Die Lyman-Serie liegt vollig im UV-Bereich. Im
visuellen Bereich kann man die Balmer-Serie
des Wasserstoffs beobachten, angefangen von
Ha (6562,8 A, m = 3, n = 2) bis He (3970,1 A,
m = 7), eventuell auch HZ (3889,0 A, m = 8). Im
NIR-Bereich kann man dagegen Linien der Pa-
schen-Serie beobachten, wie das folgende
Spektrum von Deneb (a Cygni) in Abb. 5 be-
weist.
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Abb. 5: Spektrum von Deneb, P ist die Paschen-Serie, P14
bedeutet z. B.m=14,n=3.

Besonders interessant ist, wie sich das Spekt-
rum verhalt, wenn m— geht. Im Falle n = 2
nennt sich das Balmer-Sprung, bei n = 3 ent-
sprechend Paschen-Sprung. Beide Springe
kénnen wir leider nicht beobachten, da der Bal-
mer-Sprung mit A = 3648 A bereits deutlich im
UV-Bereich liegt und der Paschen-Sprung mit
A = 8205 A von Linien der Erdatmosphére (iber-
deckt wird, wie die beiden folgenden Abbildun-
gen 6 und 7 zeigen.

Spektrum, Nr. 49, 2/2015
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Abb. 6: Paschen-Sprung bei 8200 A.

Abb. 7: Details des Paschen-Sprungs bei 8200 A.

3. Die Temperatur der Atmosphére von
a Cygni

Ein Stern hat im Allgemeinen eine mit zuneh-
mender Tiefe steigende Temperatur, die sich
verstandlicherweise nicht direkt messen lasst.
Eine eventuell vorhandene Chromosphare so-
wie Korona sind hier nicht berlicksichtigt, spie-
len aber fiir das sichtbare Spektrum keine Rolle.
Das Kontinuum und die Absorptionslinien eines
Sterns entstehen nur in der obersten Schicht
des Sterns, die Photosphare genannt wird. Fir
die H-Linien kénnen wir feststellen, dass sie nur
in Bereichen erzeugt werden kdnnen, in denen
nicht alle Wasserstoffatome ionisiert sind. Das
Verhéltnis von ionisierten zu neutralen Wasser-
stoffatomen wird durch die Saha-Gleichung be-
schrieben [3]. Entscheidend ist die Temperatur.
Unterhalb von 10.000 K sind nahezu alle H-
Atome neutral, oberhalb von 15.000 K sind fast
alle ionisiert. Daraus folgt sofort, dass Wasser-
stofflinien nur in Tiefen mit Temperaturen unter-
halb von 15.000 K entstehen kénnen. Bei der
Sonne entspricht dies einer Tiefe von rund
0,15 % des Sonnenradius, also etwa 1000 km.

Wir haben oben gesehen, dass das Elektron ei-
nes Wasserstoffatoms unterschiedliche Energi-

1906) die Temperatur berechnen, sofern dort
ein (lokales) thermisches Gleichgewicht
herrscht:

Dabei bedeuten k die Boltzmann-Konstante, gn
bzw. gm die statistischen Gewichte, d. h. die An-
zahl der unterschiedlichen Elektronenzustande
mit der gleichen Energie Em bzw. E,. Der Zu-
stand eines Elektrons wird nicht nur durch die
Hauptquantenzahl n, sondern auch durch wei-
tere Quantenzahlen, ndmlich Drehimpuls | mit
0 < | < n, seine z-Komponente I, mit - < I, < |,
welche auch hé&ufig mit m als magnetische
Quantenzahl bezeichnet wird!, sowie die z-
Komponente des Eigendrehimpulses (Spin)
S; = -%2 oder +%. Das bedeutet: gn = 2 n2.

Wir betrachten den Fall n = 2 und m = 3 néher.
Esist g» = 8 und gz = 18. Die lonisationsenergie
von Wasserstoff betragt 13,6 eV. Damit kbnnen
wir die Energieniveaus nach der Rydberg-For-
mel wie folgt berechnen:

1 1
Em — En = 13,6 (? - ?) = 1,89 eV

Mit k = 8,6173303 10 eV/K erhalten wir

N3 9 ~21920K
— =—e T

N, 4

oder

T = — 21920 K/l <4N3>
- "o,

Wegen des negativen Vorzeichens im EXxpo-
nenten ist das Verhaltnis N3 / N stets kleiner als
9/4 und nahert sich fir steigende Temperaturen
9/4 an, wobei jedoch die oben genannten Ein-
schrankungen durch zunehmende lonisation zu
bedenken sind.

Die Herausforderung ist also, das Verhéltnis
Ns/N2 zu bestimmen. Dies gelingt durch die Be-
stimmung der Aquivalenzbreite der Absorpti-
onslinien EQW, woflr bei einer Schichttiefe |

eniveaus annehmen kann. Kennen wir in einem _ “I.(A) — 1)

Bereich das Verhaltnis der Anzahl Nm der H- EQW = .V dA

Atome mit dem Energieniveau En zur Anzahl Np 0 ¢ 1

mit dem Energieniveau E,, kénnen wir mittels — 2 ZN. fie L
der Boltzmannverteilung (Boltzmann, 1844- 4 €ym, c? 0 Ltk

L In diesem Artikel wird m als Bezeichnung flr eine

Hauptquantenzahl benutzt.
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gilt. Dabei bedeuten I¢(A) die Intensitat der Kon-
tinuumsstrahlung fur die Wellenlange A, ent-
sprechend I(A) die Intensitéat der Linie, ¢ die
Lichtgeschwindigkeit im Vakuum, Ao die Wellen-
lange der betrachteten Absorptionslinie und Ay
eine atomare Konstante, die die Wahrschein-
lichkeit eines Ubergangs vom Zustand k in den
Zustand i angibt und Einsteinkoeffizient ge-
nannt wird. Die A kann man z. B. der NIST
Atomic Spectra Database entnehmen. Durch
die Normierung wird der Strahlungsfluss gleich
1 gesetzt und erfahrt daher weiter keine Beriick-
sichtigung. Wir sehen daher solange die Linie
nicht gesattigt ist:

N, ~ EQW

i
| JU

w

i MHU i
\

ﬂl\

flﬂ A ‘f \‘

' \ ‘*

A‘ ‘\”

l

J“i Ih ‘(."N Mu

1\

|
|

Abb. 10: Deneb, H P17, 19, 20.
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Damit ist alles zusammengetragen, um zum ge-
wuinschten Ziel zu gelangen. Als Basis flr eine
Temperaturbestimmung werden die folgenden
Spektren Abbn. 8 - 10 verwendet.

Damit sind jeweils drei Linien im visuellen sowie
im NIR-Bereich verfugbar. Nehmen wir zu-
nachst an, dass alle Linien in derselben Tiefe
entstehen. Wir kénnen dann fir alle Linien = 1
setzen, da sich in diesem Fall dieser Parameter
herauskurzt. Das Ergebnis ist in Tab. 1 und 2
ersichtlich.

H3 Hy HB
Axi[s1] 973200 | 2530000 | 8419000
1Al 4101,7 4340,5 4860,0
gu/gi A4 Ai[A*s?] | 3.72e-11 | 8,4le-11 | 2,82e-10
EQW [A] 3,28 3,56 3,87
Ni | [W m?2 A1 8,83e10 | 4,23e10 | 1,37el0
P17 P19 P20
Axi[s1] 3444,2 1964,3 1516,7
Al 8467,3 8413,3 8392,4
gk/gi A% Axi[A*s?] | 8,52e-12 | 5,92e-12 | 5,01e-12
EQW [A] 2,61 2,49 1,82
Ni | [W m?2 A1 3,06e11 | 4,21e1l | 3,63ell

Tab. 1: Berechnung der Anzahl N; der H-Atome im Zustand
i multipliziert mit der Intensitat | der absorbierten Photonen

(1=1).

T [K] P17 P19 P20
HS 50598 | -29195 | -36330
Hy 18762 | -14752 | -16377
HB -9556 -8394 -8897

Tab. 2: Von den Werten Tab. 1 abgeleitete Temperaturen.

Beim Betrachten der Zeile N; | fallt auf, das stets
N3 > N3 ist, wobei N2 den Balmerlinien und N3
den Paschenlinien entspricht. Dies steht im Wi-
derspruch zur oben gemachte Feststellung,
dass stets (4N3)/(9N2) < 1 sein muss. Das er-
klart die unphysikalisch negativen Temperatu-
ren wie die gemittelte Temperatur aus den Wer-
ten von Tab. 2 mit T =-16.000 K.

HS Hy HB
Nil [Wm?A1 | 883e10 | 4,23e10 | 1,37e10

P17 P19 P20
Nil W mZ A | 3,83¢9 5,26€9 4,54e9

Tab. 3: Ergebnisse entsprechend Tab.1 mit | = 1 fir die Bal-
mer- und | = 80 flr die Paschenlinien.

T K] P17 P19 P20
HS 5552 6037 5802
Hy 6822 7570 7203
H[}, 10499 12382 11430

Tab. 4: Von den Werten Tab. 1 und 3 abgeleitete Tempera-
turen.

Spektrum, Nr. 49, 2/2015

ISSN 2363-5894, © Fachgruppe Spektroskopie in der VdS e.V. 7



Artikel

Verwenden wir versuchsweise | = 1 fiir die Bal-
mer und | = 80 fur die Paschenlinien, so erhalten
wir realistischere Ergebnisse wie in Tab. 3 und
4. Es ergibt sich eine gemittelte Temperatur von
T =6.100 K. Es soll hier keineswegs der Para-
meter | optimiert werden. Jedoch ergibt sich aus
den unterschiedlichen Konzentrationen fiir die
verschiedenen Linien, dass kein lokales thermi-
sches Gleichgewicht vorherrschen kann. Auch
ist aus den Werten von N; | ersichtlich, dass die
Paschenlinien in tieferen Bereichen entstehen
als die Balmerlinien. Wahrend die Paschenli-
nien in annahernd gleichen Schichten entste-
hen, ist dies bei den Balmerlinien nicht der Fall.
Hy entsteht tiefer als HB und H® wiederum tiefer
als Hy. Ha entsteht mit N; | = 6,74 108 weit ober-
halb von HB und bildet damit eine Ausnahme
unter den Balmerlinien.

Es stehen noch weitere Methoden zur Tempe-
raturbestimmung zur Verfiigung, z. B. Uber die
folgende von David F. Gray angegebene Gra-
phik zur Temperaturbestimmung [3]. Danach
kann aus der Aquivalentbreite von Hy und dem
Logarithmus der Gravitationsbeschleunigung
log g auf der Sternoberflache auf die effektive
Temperatur Terr geschlossen werden.

T T T T T T T T

20 Temperature | -
& dependence R

of H,

Observed

log g

5 6 7 8 9 10 15 20
Tetr in 1000 K units

Abb. 11: EQW flr Hy in Abhangigkeit von der effektiven
Temperatur und der Schwerebeschleunigung, aus Ref. 3.

20

IS o
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P
5000 11000 17000 23000 29000 35000 41000
Effective Temperature (K)

Abb. 12: Berechnete EQW fir P7 inklusive experimenteller
Daten fir die Klassen I, Il und V, aus Ref. 6.

Nach Schiller und Przybilla [4] betragt
log g = 1,1 £ 0,05, nach Kaufer et al [5]
log g = 1,54. Die Aquivalentbreite von Hy ist
3,56 A, woraus Ter = 6000 K folgt. Ahnliche Gra-
phiken haben Frémat, Houziaux und Andrillat
[6] fur P7 und P14 veréffentlicht (Abb. 12 und
13).

Equivalent Width (Angstroms)

P
6000 12000 18000 24000 30000
Effective Temperoture (K)

Abb. 13: Berechnete EQW fiur P14 inklusive experimentel-
ler Daten fur die Klassen I, Il und V, aus Ref. 6.

Fur P14 gilt 3,0 A < EQW < 3,4 A, was
Text = 7000 — 7500 K entspricht.

4. Besonderheiten des Spektrums von
o Cygni

Die wichtigsten Daten fir Deneb kdnnen der
Tabelle 3 enthommen werden.

Der Vergleich der H-Linien mit der effektiven
Temperatur von 8525 + 75 K (nhach Firnstein
und Przybilla [7]: 8700 * 150 K) legt die Vermu-
tung nahe, dass die Wasserstofflinien in héhe-
ren Schichten der Atmosphére erzeugt werden.
Dies steht im Widerspruch zu Hubeny und Leit-
herer [8], die die Mdglichkeit diskutierten, dass
die Wasserstofflinien in tieferen Schichten ent-
stehen. Diese Vermutung scheint aber in der
neueren Fachdiskussion keine Rolle mehr zu
spielen.

Deneb war schon das Objekt verschiedener
Studien. Kaufer et al. [5] konnten wéahrend eines
zweijahrigen Beobachtungszeitraums keine
breiten Emissionslinien feststellen. Chesneau
et al. [9] fanden in ihren Ha-Spektren auf der
langwelligen Seite der Emissionslinie keinen
Trog. Es ist daher interessant, die Ha-Linien
von Deneb und P Cygni gegeniiberzustellen
(Abb. 14 und 15).
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Name Deneb
Spectral type Alla

d 802 + 66 pc
Radial velocity 2.50kms™!
Atmosphere

Tes 8525 +75K
log g (cgs) 1.10 £0.05
n(He) (number fraction) 0.11 £0.01
[M/H] -0.20+0.04
£ 8+ 1kms™!
{ 20 +2kms™!
vsini 20 +2kms™!
Photometry

Ve 1225
B-V*® +0709
U-B* -0723
(B- V)" 0705
E(B-V) 0704

Ay 0"11

(my — My © 9752 +0™18
M, -8"38 + 0718
B.C:*® -0"11
Mo -8749 = 0718
Physical

log L/ Lg 5.30 £0.07
R /R, 203+ 17
MP< | M, 19+ 4
MAMS Mo 23+2
M ) M, 18+ 2
Wind parameters

M 3.1-107" Mg yr~!
Ve ! 240 £25kms™
B 3.0

SHa 35kms™!

Tab. 5: Parameter von Deneb. Aus Ref. 4.

=0 wa =] = D = =

Abb. 14: Ha von a Cyg (Deneb).

o) £l ) & ) =0

Abb. 15: Ha von P Cyg

Das bekannte P Cygni-Profil wird bekanntlich
durch Sternwinde erzeugt, die soweit sie sich
fur den Beobachter vor dem Stern befinden, zu
einer blauverschobenen Absorptionslinie fiih-
ren. Alle anderen Teile des den Stern verlas-
senden Gasstroms fiihren zu einer symmetri-
schen Emissionslinie. Die Ha-Linie von Deneb
unterliegt im Gegensatz zu den anderen Linien
starken und sehr schnellen Verénderungen, wie
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das folgende Beispiel in den Abb. 16 und 17
zeigt.

Abb. 17: a Cyg : Ha am 13.10.2014 (weif3) mit 11.03.2015
(rot).

Einen guten Uberblick Gber die Veranderlichkeit
gibt die folgende Graphik Abb. 18.

Radial velocity
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Abb. 18: Ha-Variabilitat von Deneb und Rigel aus Ref. 9.

Auffallend ist die grof3e Breite der Ha-Linie, de-
ren Ursache bis heute ungeklart ist. Als Ursa-
chen kommen beispielsweise der Stark-Effekt
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oder Sternwinde in Frage. Jedoch entstehen die
Ha-Linien nahe der Sternoberflache. Der Stark-
Effekt hangt hauptsachlich von der Dichte gela-
dener Teilchen und weniger von der Tempera-
tur ab. Daher mussten die anderen Wasser-
stofflinien in &hnlicher GréRenordnung verbrei-
tert sein, was offensichtlich nicht der Fall ist.
Wie verhdlt es sich mit den Sternwinden? Ent-
sprechend Tabelle 5 betragen
v sin(i) = (20 £ 2) km/s, M = 20 Msenne und
R = 203 Rsonne. Damit ergibt sich geman

2GM
T

vesc -

eine Fluchtgeschwindigkeit von ca. 200 km/s o-
der einer Breite von 9 A der Ha-Linie. Die ge-
messene Breite betragt aber mehr als 20 A. So-
mit kdnnen Sternenwinde als Erklarung fir die
Breite der Ha-Linie in Betracht gezogen wer-
den.

5. Fazit

Obwohl auch fur den physikalisch vorgebildeten
Amateur eine fachgerechte Interpretation im All-
gemeinen sehr schwierig ist, gibt es dennoch
einfache Madglichkeiten, auf gewisse stellare
Parameter wie Temperatur und Gravitation
Rickschlisse zu ziehen. Ein Vergleich zeigt,
dal3 auch wissenschaftliche Veréffentlichungen
nicht immer zu einheitlichen Ergebnissen kom-
men. Insbesondere lohnt die Beobachtung im
NIR-Bereich, was man bei der Auswahl einer
Kamera mit berticksichtigen sollte.
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Grundlegende Uberlegungen zur
Auslegung astronomischer Spektrographen

Daniel P. Sablowski
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Zusammenfassung

Dieser Artikel beschéftigt sich mit allgemeinen Betrachtungen zur Auslegung eines Spektrographen fiir
astronomische Beobachtungen. Zunachst wird dies aus Sicht eines direkt an das Teleskop gekoppelten
Gerates diskutiert. Dann wird der prinzipielle Einfluss einer Faserkopplung dargestellt. Eine allgemeine
Betrachtung zur Effizienz erfolgt im letzten Abschnitt. Die Betrachtungen basieren auf geometrischen
Uberlegungen. Einfliisse der optischen Komponenten werden nicht im Detail untersucht.

Abstact

This article deals with some general aspects of designing spectrographs for astronomical observations.
The directly linked spectrograph is discussed first. Then, the principal influences of a fiber-link between
telescope and spectrograph are considered. A general discussion of efficiency is given within the last
section. The descriptions are based on geometric considerations only. The influences of optical compo-

nents are not discussed in detail.

Received: 2015-08-10, Revised: 2015-09-02, Accepted: 2015-09-09

1. Einleitung

Die Konstruktion eines Spektrographen ist in
der Regel durch das wissenschaftliche Anforde-
rungsprofil (,Science-Case*) motiviert, also der
wissenschaftlichen Notwendigkeit der Uberprii-
fung von Vorhersagen und inkonsistenten Be-
obachtungen. Im Amateurbereich jedoch richtet
sich die Realisierung eher an den relativ kleinen
Teleskopen und den finanziellen Mitteln.

Ob man auf ein direkt- oder fasergekoppeltes
System zurlickgreifen sollte hangt von der ge-
forderten Stabilitdt ab. Wahrend direkt gekop-
pelte Systeme am Teleskop sich wahrend der
Beobachtung bewegen und sich daher die He-
belkrafte und damit die Durchbiegung andert,
sind fasergekoppelte Systeme frei von diesen
mechanischen Einflisse. Diese fiihren namlich
unweigerlich zu einer Verschiebung des Mess-
signals auf dem Detektor. Wir werden jedoch
nicht im Detail auf Stabilisierungstechniken
(durch Materialwahl, Temperatur- und Druckre-
gelung, Beugungsstabilitat am Gitter, usw.) ein-
gehen.

Die Festlegung der Auflésung wird durch das
Messziel und den Eigenschaften der Zielobjekte
bestimmt. Handelt es sich um Sterne mit breiten
Emissionslinien (z.B. heil3e Sterne wie entwi-
ckelte O-Sterne), so ist meist keine hohe Auflo-
sung erforderlich (Auflosungsvermégen um

10.000). Detaillierte Linienprofilanalysen und
Messung von Radialgeschwindigkeiten
(Exoplaneten) hingegen erfordern eine hohe bis
sehr hohe Auflésung und, ebenso wichtig, eine
hohe Stabilitat. Hierfir sind eher fasergekop-
pelte Systeme anzustreben.

2. Grundlegende Beziehungen am Gitter
(Kompendium ohne Herleitung)

Die folgenden Formeln sind Grundlage der wei-
teren Betrachtungen. Auf Herleitung aus der
Transmissionsgittergleichung

n-1=g-(sina—sinp) Q)

mit n der Beugungsordnung, A der Wellenlange,
g die Gitterkonstante, « und g als Einfalls- und
Ausfallswinkel wird verzichtet und auf die ein-
schlagige Literatur verwiesen [1].

Die Dispersion ist

=p-B-g-cos/)’ @)

D
fObj n

mit p als Pixelgrof3e, dem Binningfaktor B und
fow; der Kamerabrennweite.

Die Auflésung ist

Spektrum, Nr. 49, 2/2015

ISSN 2363-5894, © Fachgruppe Spektroskopie in der VdS e.V. 11



Artikel

A n-A-a 3)
_:fkoll'%
dA b-g-cosa

mit dem Anamorphefaktor a = cosa / cosg, der
Spaltbreite b und fxon als Kollimatorbrennweite.

Abb. 1: Geometrische Beziehungen am Reflexionsgitter.

Der Einfallswinkel « ergibt sich mit dem totalen
Winkel ¥ = e~ und k = ni/g zu

a =sin™?! (*k ) + hd )
B 2-cos(¥/2)) " 2

Der Beugungswinkel (Ausfallswinkel) ergibt

sich zu

R k ¥ (5)
f =sin (Z-COS(‘P/Z))_?

3. Direkt gekoppelte Spektrographen

Bei Messsystemen, die direkt an das Teleskop
gekoppelt werden, ist die Eigenmasse eine
wichtige DesigngroBe. Um die Hebelkrafte
durch das Instrument auf das Teleskop und da-
mit auf die Befestigung zwischen Instrument
und Teleskop, der Montierung und letztlich na-
turlich auf das Instrument selbst gering zu hal-
ten, sollte ein optisches Layout gewahlt werden,
welches nur kleine Auslenkungen (Hebel des
mechanischen Gehauses) aufweist. Die me-
chanische Stabilitat beginnt mit der Wahl des
Materials. Oft wird wegen des aquivalenten Ver-
héltnisses zu Stahl von Dichte und Elastizitats-
modul Aluminium gewdhlt, was sicherlich eine
gute Wabhl ist. Neben der Materialwahl steht die
strukturelle Auslegung des Gehauses im Vor-
dergrund.

2.1 Spaltbreite

Der Spalt erfillt mehrere wichtige Aufgaben:
Zunéachst bestimmt er die Auflésung des Spekt-
rographen ganz wesentlich. Er begrenzt letzt-
lich allerdings auch, aufgefasst als Ein-

Spalt méglichst schmal gewahlt werden. Fir ho-
hen Durchsatz ist der Spalt mdglichst breit ein-
gestellt. Ein guter Kompromiss wird gefunden,
indem das typische Seeing zur Auslegung ver-
wendet wird, um die GroéRe einer Punktquelle
(Stern) in der Fokalebene zu berechnen. Es gilt
hier folgender Zusammenhang zwischen
Brennweite fi) des Teleskops, dem Seeingwin-
kel o und der geometrischen Grésse b des Bil-
des in der Teleskopfokalebene:

b = fie - tan(o) (6)

Den aus dieser Gleichung erhaltene Wert b ist
ein guter Wert fur die Spaltbreite des Spektro-
graphen. Es ist hier anzumerken, dass b die
FWHM des Bildes angibt und daher durch einen
b-breiten Spalt nicht das gesamte Licht treten
kann. Unterstellt man eine gaul3férmige Intensi-
tatsverteilung, erhalt man nach numerischer In-
tegration einen Durchsatz von ~75 % flr einen
unendlich langen Spalt, was als akzeptabler
Kompromiss gelten mag.

2.2 Kollimatorbrennweite und Auflésung

Steht neben dem Teleskop schon ein Beu-
gungsgitter mit der Hohe h (Abmessung parallel
der Gitterfurchen) zur Verfugung, so bestimmt
diese zusammen mit der F-Zahl des Teleskops
die Brennweite des Kollimators durch Fe = Fiol,
wobei Fi und Fyon die F-Zahlen des Teleskops
und des Kollimators sind. Man erhélt hieraus fur
die Brennweite des Kollimators:

frou = h* Fi (7

Man beachte: h ist die Hohe des Beugungsgit-
ters und nicht dessen Breite. Es muss der Ein-
strahlwinkel auf das Gitter berticksichtigt wer-
den, welcher die Breite des Gitters bestimmt.
Dieser ist durch die Liniendichte des Gitters g,
die Beugungsordnung n und die zu beobach-
tende Wellenléange A gegeben. Fiir einen Echel-
lespektrographen ist in den meisten Fallen der
Neigungswinkel zum Einfallsstrahl konstant.

Ist nun e die Abmessung der langen Achse der
Strahlellipse projiziert auf die Gitterebene, so

gilt
€= h/cos(a) ®)

wobei a der Einfallswinkel auf das Gitter ist. Die-
ser ergibt sich aus Gl. 4, wenn fur den totalen
Winkel ¥ die Beobachtungswellenlange festge-
legt ist. Setzen wir dies in Gl. 7 ein, erhalten wir

gangsapertur, den Durchsatz des Instruments. freon = € cos(a)* Frg. (9)
Aus dem Blickwinkel der Auflésung soll der
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Weiterhin setzen wir nun Gl. 4 fir den Einfalls-
winkel ein

(10)

Wichtig ist anzumerken, dass e nunmehr die
Breite des zur Verfligung stehenden Gitters ist
und daher h jetzt den Mindestdurchmesser des
Kollimators bestimmt. Der Kosinus-Term wird
zu

k Y (11)

s = cos i (5 sr7) £3)
t = Cos (Sm 2cos(¥/2)) T2

umdefiniert. Setzt man nun GIn. 6, 7 und 9 in GI.

3 ein, streicht die Wellenlange, setzt den

Anamorphosefaktor ein und substituiert B ana-

log wie im Schritt von Gl. 9 zu Gl. 10, erhalt man

Dtel X A_— (12)
e'n A,

dA = g -tan(o) -

fur die Auflésung des Spektralgeréates. Hieran
sieht man, dass eine grof3e Teleskopapertur Diel
mit einer grof3en Gitterapertur e kompensiert
werden muss: An ein groRRes Teleskop gehort
ein groBer Spektrograph. Des Weiteren gibt
diese Gleichung die minimale Auflésung (maxi-
males dA) an, solange fiir das Seeing o realisti-
sche Werte angesetzt werden. Dies ist also die
mindestens zu erreichende Auflésung einer ge-
gebenen Teleskop-Spektrograph-Kombination.
Ist die Auflosung merklich schlechter, so liegt
dies an der Justage und/oder der optischen
Qualitat.

Nach geometrischen Uberlegungen trifft man
eine Entscheidung fur den totalen Winkel ¥ am
Beugungsgitter und kann hieraus den Einfalls-
winkel fur die zu beobachtende Wellenléange be-
rechnen, GI. 4. Mit den oben gerechneten Gro-
Ben und der nun bestimmten Wellenlange be-
rechnet man die Auflésung nach GI. 3. Liegt
eine zu erreichende Auflésung vor, vergleicht
man diese mit der berechneten und fuhrt Kor-
rekturen in den bisher bestimmten Grol3en
durch. Ist man in dem eher seltenen Falle von
zu hoher Auflésung, so kann man entscheiden
ob die Spaltbreite grosser, die Kollimatorbrenn-
weite kleiner oder die Liniendichte des Gitters
geringer gesetzt wird. Hat man zur Berechnung
ein holographisches Gitter mit 2400 I/mm ange-
setzt, so ist es sicherlich einen Versuch wert auf
ein geritztes Gitter mit hoherer Effizienz, jedoch
geringerer Liniendichte zu gehen. Im Falle,
dass bereits ein geritztes Gitter gewahlt wurde,
bleibt die Kollimatorbrennweite und die Spalt-
breite. Die Spaltbreite kann grdsser gesetzt
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werden, um zugleich den Durchsatz zu erh6-
hen. Es ist hier jedoch ein Stabilitatsaspekt zu
nennen: Die Intensitatsverteilung des Seeing-
scheibchens tritt durch den Spalt und besitzt ein
Maximum, welches durch Teleskoptracking
Uber den Spalt rdumlich variiert. Diese Variation
wird sichtbar durch eine réaumliche Instabilitat
der Spektrallinien im Spektrum und begrenzt
daher die Stabilitat in der Bestimmung relativer
Wellenlangenverschiebungen (RV-Messun-
gen). Diese Verschiebungen werden in der Re-
gel gemittelt, solange die Spaltbreite in der
Nahe der FWHM des Seeingscheibchens liegt.

2.3 Objektivbrennweite und Dispersion

Die Objektivbrennweite fop; ist nun die einzige
verbleibende anpassbare Grof3e, wenn die Pi-
xelgrolRe feststeht. Die Breite b' des Seeing-
scheibchens in der Fokalebene des Spektrogra-
phen ist

_ fonj cosa (13)

b =
frou cosp

wobei der Quotient der Kosinus-Terme auch zu
a definiert und Anamorphose am Beugungsgit-
ter genannt wird. Nun ist zu entscheiden, auf
wie viele Pixel npix der CCD dieses abgebildet
werden soll. Allgemein gilt also

Npix = d/l/D (14)

wobei D die Dispersion in m/pixel angegeben
ist. Sei p die GroRRe eines Pixels in Dispersions-
richtung, so ist npix = b'/p und deshalb

D=dr-P/,. (15)

Wird also in GI. 14 die GIn. 2 und 11 eingesetzt,
erhalt man

_ P By AL-E (16)

fov; tano * Dot

fur die Objektivbrennweite fo,; und B der Bin-
ningfaktor ist. Anzumerken ist, dass bei Grof3te-
leskopen e/Di << 1 gilt und daher die Brenn-
weite des Objektives stark reduziert wird bzw.
ein hohes Sampling erreichbar wird.

4. Fasergekoppelte Spektrographen

4.1. Einfluss der Faserkopplung

Eine Faser erhdlt am Ausgang auf Grund der
sogenannten Offnungsverhéaltnisdegradierung

(Focal-Ratio-Degradation, FRD) nicht die F-
Zahl am Eingang, welches dem des Teleskopes
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entspricht. Fillen wir die Faser am Eingang mit
ihrer numerischen Apertur, so erwarten wir,
dass das Licht am Ausgang mit selbiger austritt.
Es gilt also fur den minimalen Reduktionsfaktor
des Offnungsverhaltnisses am Teleskop

Faser
Fmin — rtql u nd
Ftel min

Amin = tan(a) ' ftel ' rrileiln

fur die GroRRe des Seeingscheibchens nach Re-
duktion. Die mégliche Brennweite des Kollima-
tors im Spektrographen wird dann um selbigen
Faktor reduziert. Anzumerken ist, dass Fasern
bei voller Ausleuchtung nicht mehr gekriimmt
werden diirfen, da sonst Licht in den Mantel pro-
pagiert. Die FRD wird jedoch kleiner fuir schnel-
lere Eingangsverhaltnisse. Bei einem Eingang
von F/4 kann man mit einem Degradationsfak-
tor von FRD ~ 1,1 rechnen. Es gilt also nun im
Teleskopfokus

d = tan(0) " fre 72
tel

Am Ausgang der Faser gilt dann

F .
F — ewn
aus — prp’

weswegen sich die Brennweite des Kollimators
ebenfalls um 1/FRD reduziert. Letztlich ist die
Focal-Ratio-Degradation als eine Minderung
der spektralen Auflésung zu verstehen, was in
diesem Beispiel ca. 10 % ausmacht. Damit wird
Gl. (9) zu

Dior A_
dA = g -tan(o) L= FRD (17)
e'n A,

und analog Gl. (13)

P pEm e 1 ()
%27~ tan(¢) ' D, FRD

fur die Objektivbrennweite.
4.2. Einfluss des Image-Slicers

Hier ist zunachst zu untersuchen, ob der einge-
setzte Image-Slicer das Offnungsverhéltnis be-
einflusst. Ist dies nicht der Fall, so ist lediglich
fur die Spaltbreite b zugunsten des Slicefaktors
S (Anzahl der durch den Slicer generierten
Aperturen mit &quivalenten Breiten) zu substitu-
ieren:

b’ =b/S

Andernfalls muss noch auf die durch den Slicer
hervorgerufene Degradation des Offnungsver-

haltnisses korrigiert werden. Unter Beriicksich-
tigung des Slicefaktors ergibt sich fur die Auflo-
sung:

Diey A_ FRD
dA = g - tan(o) . tifz G (19)
+

und fur die Objektivbrennweite:

f _P By €S (20)
%57 " tan(¢) " Dy FRD

5. Effizienzbetrachtung
5.1. Allgemeines

Bisher stutzten sich die Berechnungen haupt-

séchlich auf geometrische Uberlegungen. Ins-

besondere in der astrophysikalischen Instru-

mentierung ist zusatzlich mit maximaler Effizi-

enz zu designen, da die Lichtmenge meist be-

schrankt ist. Die prinzipiellen Punkte sind hier-

bei:

e Eingangsapertur

o Teleskop-Spektrograph Interface (TSI)

e Anzahl optischer Komponenten

e Art der optischen Komponenten (refraktiv,
reflektiv, Beschichtungen, Verklebungen)

o Detektorsystem

e Beobachtungsobjekt

e Beobachtungsstandort

Einige dieser Punkte sind abhéngig voneinan-
der, wie beispielsweise die Eingangsapertur mit
dem Beobachtungsstandort. Das Seeing vari-
iert stark von Beobachtungsort zu Beobach-
tungsort und ist ebenso zeitlichen Veranderun-
gen (Wetterlage) unterworfen. Wahrend das
Objektlicht in ,herkdmmlichen* Gebieten hohe
Luftmassen mit meist grollem Wasseranteil
durchdringen muss und das Seeing daher ent-
sprechend hoch ist (2“ bis 5), ist in héheren La-
gen (2 bis 3 km) bereits eine wesentliche Ver-
besserung dieser Bedingungen festzustellen
(Seeing um 1“ und weniger).

Die Anzahl der optischen Komponenten mog-
lichst gering zu halten ist intuitiv richtig. Aller-
dings ist eine gewisse Mindestzahl notwendig,
die sich erhoht, je héher die Anspriiche an die
Abbildungsqualitat sind. Dies ist insbesondere
beim abbildenden System der Fall, wenn auf
Grund der geringen Brennweite fop eine
schnelle Offnung erforderlich wird.

5.2. Einfluss der Faserkopplung

Die Eingangsapertur richtet sich nach den Be-
obachtungsbedingungen und dem Objekt. Bei
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stellaren Objekten orientiert man sich am See-
ing am Beobachtungsort. Es unterliegt zeitli-
chen Variationen, weswegen der zeitliche Mittel
<o >2zu nutzen ist. Bei Langspaltspektrogra-
phen und einer gaufl3férmigen Intensitatsvertei-
lung des Seeingscheibchens ergibt sich ein
Durchsatz am Spalt fir eine Spaltbreite
b = <o>von ca. 75 %. Verwendet man eine
Faser mit Kernduchmesser d = b als Ein-
gangsapertur, so erhalt man einen Durchsatz
(rein geometrisch und ohne Verluste durch die
Faser selbst) von nur noch 50 %. Hier muss
also der Faserdurchmesser grof3er gewahit
werden und liegt daher typischerweise im Inter-
vall [3b/2,5b/2], wobei man bereits bei d = 2b
einen geometrischen Durchsatz von ca. 93 %
erreicht. Neben der FRD muss also bei Verwen-
dung einer Faserkopplung auch dieser Um-
stand bericksichtigt werden. Mit d = b ¢ ergibt
sich

_ Deer A- FRD (21)
dA = g -tan(o) en A, S 1)

und

P BNy _ e S 1 (22)

fori = —Gntey M D, FRD o

Um nun bei Verwendung einer Faser gleiche
Ergebnisse wie mit einem direktgekoppelten
Spaltspektrographen zu erzielen, muss ein
Image-Slicer verwendet werden, welcher
S = int(FRD o) erfillt. Typischerweise ist S = 2
oder 3. Dies alles gilt jedoch nur dann, wenn
auch wirklich eine Faser mit d = b ¢ verflgbar
ist und daher an das jeweilige Instrumentarium
und den Beobachtungsort exakt angepasst wer-
den muss.

5.3. Blazewinkel des Gitters

Beugungsgitter werden mit asymmetrischen
Ritzprofilen versehen, sodass bei einer festen
Wellenlange maximale Intensitat in eine Ord-
nung gebeugt wird. Solche Gitter nennt man
Blazegitter (Blaze, Glanz) und werden dort ein-
gesetzt, wenn hohe Effizienz tber einen grofl3en
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Wellenlangenbereich erforderlich ist. Gitter,
welche fir das Infrarot in ersten Ordnung ,ge-
blazed” sind, kénnen auch in hdherer Ordnung
fur niedrigere Wellenlangen verwendet werden.
Solche Gitter mussen nahe ihres Blazewinkels
O betrieben werden, damit sie maximal effizient
arbeiten koénnen. Es gilt dann o=p=0, wobei
eine solche spezielle Anordnung Littrow-Konfi-
guration genannt wird und in der Praxis nur un-
ter bestimmten Kompromissen zu erreichen ist.
Fur diesen Fall vereinfachen sich einige Glei-
chungen, z.B. Gl. 10:

dA = g - tan(o) .Dtez/e ‘n (23)

und der Ausdruck Gl. 10 wird zu
A= 1=K,

Entfernt man sich von dieser Anordnungen, so
sinkt der Effizienzpeak und verschiebt sich hin
zu kleineren Wellenléangen.

6. Schlusswort

Die hier vorgestellten Betrachtungen sind zur
Bestimmung der wichtigen Design-Parameter
eines Spektrographen ganz allgemein notwen-
dig. Fur das optische Layout im Detail miissen
letztlich noch weitere wichtige Entscheidungen
getroffen werden. Diese beziehen sich zum ei-
nen auf das TSI und bei fasergebundenen Sys-
temen auf die Anpassung von Faserausgang an
Kollimator- und/oder Image Slicer Einheit.
Ebenso wichtig ist die Entscheidung Uber die
Kalibrationsprozeduren (Flatfield, Wellenlan-
genkalibration, Drift), welche weiter im Layout
berticksichtigt werden muissen (Jod-Zelle,
Fabry-Pérot, ...). Sehr wichtig und auch kritisch
fur die optische Qualitat des Systems ist die
Auswabhl der optischen Komponenten.
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Zum Isotopenverhéltnis von Rubidium auf der Sonne

Dieter Goretzki
Akazienstrafle 16, 63505 Langenselbold, Germany; E-Mail: d.goretzki@t-online.de

Zusammenfassung

Das Element Rubidium besteht aus zwei stabilen Isotopen (8°Rb und 8’Rb). Einige Absorptionslinien
zeigen eine typische Hyperfeinstrukturaufspaltung, aus der das Isotopenverhaltnis abgeschatzt werden
kann. Im Folgenden wird versucht, anhand der Rb | — Linie bei 7800 A das Isotopenverhéltnis fiir Rubi-
dium auf der Sonne zu ermitteln und mit dem terrestrischen Verhéltnis zu vergleichen.

Abstact

The element rubidium consists of two stable isotopes (8°Rb and 8’Rb). Some absorption lines show a
typical hyperfine splitting. Using these characteristics it is possible to derive the isotopic ratio from the
profile of absorption lines in the sun. Below an attempt is made on the basis of Rb | - line at 7800 A to

determine the isotopic ratio of rubidium at the sun and compare with the terrestrial ratio.
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1. Einfuhrung

Schwerere Elemente als Eisen kénnen nach
heutigem Verstandnis nur durch Neutronen-
Einfang aus leichteren Elementen gebildet wer-
den [1]. Dazu werden u.a. der s-Prozess (s wie
slow) mit Neutronenraten von ca. 10! Neutro-
nen/s/cm? und der r-Prozess (r wie rapid) mit
Neutronenraten von bis zu 10 Neutro-
nen/s/cm? diskutiert. Beide Prozesse sind noch
heute Teil der aktuellen Forschung, wie bei-
spielshaft in Ref. [2] ersichtlich ist. Danach fin-
det der s-Prozess in entwickelten Sternen (sog.
AGB-Sterne) Uber mehrere hundert Jahre statt.
Als Neutronenquelle fungieren dabei die beiden
Reaktionen 13C(a,n)®0 und %?Ne(a,n)?*Mg. Da-
gegen verlauft der r-Prozess meist auf sehr kur-
zen Zeitskalen (wenige Sekunden) und wird mit
Supernovae-Explosionen Uber die Reaktion
5%Fe + y > 13 “He + 4 n (oder auch Neutro-
nensternen) in Verbindung gebracht. Problema-
tisch bei den SN-Explosionen ist die Tatsache,
dass die fur Eisen beschriebene Photodesin-
tegration auch fur andere schwerere Kerne
maoglich ist und vermutlich so auch stattfindet.
Wahrend der s-Prozess auf der Erde experi-
mentell zumindest in Teilen nachvollzogen wer-
den kann, ist dies fur den r-Prozess (noch) nicht
moglich. Allerdings kdnnen nicht alle auf der
Erde vorhandene Elemente nur durch diese bei-
den Prozesse erklart werden. Fir Rubidium ist
dies hier aber nicht relevant.

Den Beginn der Nukleosynthese von Rubidium
markiert die Synthese von Krypton durch den s-
Prozess [3]. Durch eine sukzessive Aufnahme

von Neutronen wird aus 82Kr zunéchst das in-
stabile Isotop 8Kr gebildet. Dieses Nuklid zer-
fallt mit einer Halbwertzeit von ca. 11 Jahren in
das stabile ®Rb. Eine weitere Aufnahme eines
Neutrons im #Kr vor dem Zerfall wirde das
stabile 86Kr bilden. Dieser Weg ist im s-Prozess
zwar moglich aber weniger wahrscheinlich, da
im s-Prozess ein Neutroneneinfang nur etwa
alle 100 Jahre stattfindet. In dieser Zeit ist das
zuerst gebildete 8Kr schon zu 8Rb zerfallen.

n=>50
*sr ¥sr sr - g
stabil ‘stabil stabil 505d
“Rb “Ab “Rb PN *“Rb
stabil 187d 48°10°a 7.8m

> > >
> > > P 4
stabil 10.76 2 \ stabil 76.3m \

———> s - Prozess
—> r - Prozess
—> § - Zerfall

Abb. 1: Mogliche Szenarien zur stellaren Synthese von Ru-
bidium.

———3 n - Einfang vor B - Zerfall

= == % N - Einfang unterdruckt

Eine weitere Moglichkeit zur Bildung von #Rb
ist durch den r-Prozess ebenfalls Giber 8Kr ge-
geben. Dabei werden in schneller Folge (< 1 s)
gleich mehrere Neutronen von einem oder meh-
reren Saatkernen aufgenommen und bilden
.exotische“ Nuklide weit entfernt vom Stabili-
tatstal. Diese Aufnahme von Neutronen erfolgt
bis zur sog. Neutronenabbruchkante, ab der
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keine weiteren Neutronen mehr in den Kern ein-
gebaut werden kénnen. Die in kurzer Zeit gebil-
deten instabilen Isotope zerfallen anschlieend
durch die Umwandlung eines Neutrons in ein
Proton und ein Elektron (3--Zerfall) bis ein stabi-
les Isotope (z.B. 85Rb) gebildet wurde.

Das ,fast” stabile Isotop 8”’Rb kann nach heuti-
ger Vorstellung ebenfalls durch den r- und s-
Prozess gebildet werden - sei es durch einen n-
Einfang von 8Rb vor dem B--Zerfall oder durch
einen B--Zerfall von 87Kr (z.B. gebildet aus dem
r—Prozess). Ein weiterer Neutroneneinfang von
87Rb ist aber stark unterdriickt, da das Isotop
eine sog. magische Neutronenzahl von 50 er-
reicht hat und dadurch der Neutroneneinfang-
guerschnitt stark verringert ist. Es kann so zu
einer Anreicherung kommen. Danach sollte ei-
gentlich 8Rb haufiger vorkommen als 8°Rb. Auf
der Erde und im Sonnensystem ist es aber ge-
nau anders herum (72 % #Rb und 28% 87Rb).
Eine mdgliche Erklarung ist, dass die Halbwert-
zeit von 87Rb unter stellaren Bedingungen (bei
T > 4x108 K) deutlich (um mehr als 5 GréRen-
ordnungen) geringer ist als auf der Erde [4]. Da
die beiden Prozesse in verschiedenen Sternen
und zu verschiedenen Entwicklungszeiten der
Sterne stattfinden, ist das Isotopenverhaltnis
von 85Rb/#7Rb in unserem Sonnensystem ein
reines Zufallsprodukt.

In allen Sternen aufRer der Sonne ist das Isoto-
penverhaltnis von Rubidium praktisch nicht be-
obachtbar (Verbreiterung der Linien durch Tur-
bulenz und Rotation sowie Blends). Spektro-
skopische Untersuchungen des interstellaren
Mediums mit B-Sternen als Hintergrundbe-
leuchtung (hier fallen die o0.g. Probleme weg)
zeigen, dass das terrestrische Isotopen-Ver-
haltnis in der Sonnenumgebung ,so in etwa“ ge-
funden wird. Allerdings werden auch erhebliche
Abweichungen beobachtet (z.B. HD 147889)

[5].

Im Folgenden wird versucht, aus selbst gewon-
nenen Sonnenspektren das Isotopenverhdltnis
von Rubidium auf der Sonne abzuleiten.

2. Rubidium-Linien auf der Sonne

Das Element Rubidium zeigt sich auf der Sonne
nur durch die beiden Resonanzlinien bei 7800 A
und 7947 A, die durch Ubergange zwischen den
Niveaus 5s 2S — 5p 2P gebildet werden [6]. Die
Linie bei 7947 A ist sehr stark durch eine ter-
restrische Wasser-Linie gestért und wird des-
halb hier nicht weiter untersucht. Die Linie bei
7800 A wird etwas durch eine solare Si-Linie
tiberlagert. Die Abb. 2 zeigt ein Ubersichts-
spektrum im untersuchten Spektralbereich.
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Da die Si I-Linie aus einem hoch angeregten
Niveau gebildet wird (Ey = 6,2 eV) ist es mdg-
lich, durch eine Aufnahme eines Spektrums
mdoglichst nahe am Sonnenrand diese Stérung
zu verringern, da man am Sonnenrand in ho-
here (und damit kiihlere) Schichten der Photo-
sphére schaut. Durch die niedrigere Tempera-
tur verringern sich die Bevolkerung dieses Ni-
veaus und damit einhergehend die Starke der
Linie. Die Rubidium-Linie ist weniger tempera-
turempfindlich, da diese vom Grundniveau
(Eu = 0 eV) gebildet wird. Abb. 3 zeigt beispiel-
haft diesen Effekt (korrigiert um die Dopplerver-
schiebung).
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Abb. 2: Spektralbereich um die untersuchte Rubidium-Linie
bei 7800 A.

trel. Flux

[Sennen-Mitte

Abb. 3: Spektrum der Rb | — Linie auf der Sonnenmitte und
am Sonnenrand.

Eine weitere Mdglichkeit bestiinde in der Auf-
nahme eines Spektrums in einem Sonnenfleck,
wo &hnlich gunstige lonisationsverhéltnisse be-
stehen wie am Sonnenrand (niedrigere Tempe-
ratur). Diese Moglichkeit konnte aber wegen der
aufnahmetechnischen Gegebenheiten und in
Ermangelung eines entsprechen groRen Son-
nenflecks (noch) nicht realisiert werden.
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3. Hyperfeinstruktur der Rubidium-Linie

Beide auf der Erde vorkommenden Rubidium-
Isotope haben eine ungerade Zahl an Nukleo-
nen. Deshalb zeigen beide Atomkerne einen
von null verschiedenen Kernspin. Dies fihrt
dazu, dass einzelne Linien ein charakteristi-
sches Aufspaltungsmuster (die sog. Hyperfein-
struktur) zeigen. Besonders stark betroffen da-
von sind Linien, die von einem s-Niveau ausge-
hen, da dieses Elektron eine nicht verschwin-
dende Aufenthaltswahrscheinlichkeit nahe am
Kern hat, damit nicht mehr das volle, ungestorte
Coulomb-Feld spirt und der Spin des Elektrons
mit dem des Kerns koppelt.

Die Linie bei 7800 A, die von einem 5s-Niveau
gebildet wird, spaltet fur jedes Isotop in sechs
Komponenten auf. Die Grol3e der Aufspaltung
betragt maximal etwa 150 mA. Die zur Berech-
nung der Aufspaltung erforderlichen Daten wur-
den verschiedenen Quellen entnommen [7-9].
Die Berechnung selbst erfolgte nach dem in [10]
beschriebenen Verfahren mit Hilfe eines
EXCEL-Sheets. Dabei wird jede Linienkompo-
nente durch ein Gau3profil approximiert und an-
schlieRend alle Profile Uberlagert. Dieses Uber-
lagerte Profil wird hinsichtlich der Rest-Intensi-
tat an die beobachtete Linie auf der Sonne an-
gepasst. Da das Uberlagerte Profil keine reine
Gauffunktion ist (vgl. Abb. 4), kann aus der
Ausformung dieses Profils auf die Isotopenzu-
sammensetzung geschlossen werden. Zu be-
achten dabei ist aber, dass die Linien auf der
Sonne zusatzlich durch Turbulenzen und Stdl3e
zwischen den Atomen verbreitert werden.

Nur mit dem

Apparateprofil des

&0 CT2000 gefaltetes 25Rb
Linienprofil

Intensitét (rel.)

87Rp

0 T 1
7800,15 7800,20 7800,25 7800,30 7800,35

Wellenldnge [A ]

Abb. 4: Hyperfeinstruktur der untersuchten Rb | — Linie mit
terrestrischer Isotopenzusammensetzung.

4. Aufnahme und Reduktion der Spektren

Die Aufnahme der Spektren erfolgte nach dem
in [10] beschriebenen Verfahren durch eine Ob-
jektiv-Projektion der Sonne mit Abtastung durch
einen Lichtwellenleiter (LWL). Um die Spektren

vom Sonnenrand zu erhalten wurde der LWL
mdglichst dicht am Rand positioniert. Der me-
chanische Aufbau lasst es allerdings nicht zu,
die exakte Position am Sonnenrand zu bestim-
men. Aus rein geometrischen Uberlegungen
(Durchmesser der projizierten Sonne, Durch-
messer des LWL) folgt, dass die Aufnahmen
etwa bei p = 0,2 erfolgten. Fir die weiteren Un-
tersuchungen ist die Kenntnis der genauen Po-
sition am Sonnenrand aber auch nicht erforder-
lich.

Die spektroskopische Zerlegung des Lichts er-
folgte mit dem bekannten Spektrografen
CT2000 [11]. Dieser wurde allerdings mit einem
Blaze-Gitter (300 Linien/mm) ausgerustet und
im untersuchten Spektralbereich in der 5. Ord-
nung betrieben (R ~ 80.000). Dazu war es er-
forderlich, einen Vorzerleger vor dem Spalt ein-
zusetzen, um Stérungen durch Wellenlangen
aus anderen Ordnungen zu eliminieren. Dieser
Vorzerleger wurde aus zwei Interferenz-Filtern
hoher Giite (OD4) realisiert, bestehend aus ei-
nem Langpass-Filter mit der Kantenlage bei
7350 A und einem Kurzpass-Filter mit der Kan-
tenlage bei 8700 A. Zur Verringerung der Inter-
ferenzstreifen im Spektrum (sog. ,fringes®) wur-
den die Filter um ca. 30° gekippt. Die damit ein-
hergehende geringfligige Verschiebung der
Kantenlagen hatte keinen Einfluss auf die Un-
tersuchungen, da der ausgewertete Spektralbe-
reich etwa in der Mitte des aus den Filtern ge-
bildeten Bandpasses lag.

Die Reduktion der Spektren erfolgte unter Be-
ricksichtigung von Flat und Dark mit der frei
verfigbaren Software ESO-MIDAS, indem von
jedem Spektrum zunéchst der Dark-Anteil ab-
gezogen und das Ergebnis durch das normali-
sierte Flat dividiert wurde. AnschlieRend wur-
den alle Spektren gemittelt (vgl. Abb. 5).

2N
Sil  Rbl

Abb. 5: Gemitteltes und mit Dark und Flat korrigiertes 2D -
Spektrum.

Insgesamt wurde eine Serie von 5 Spektren
aufgenommen. Die Belichtungszeit der Spek-
tren betrug jeweils 60 s. Durch eine Verénde-
rung an der Flat-Beleuchtung mit einer Halo-
genlampe wurde erreicht, dass auch im Flat die
Interferenzstreifen sichtbar wurden und so mit
der Auswertesoftware in den Spektren korrigiert
werden konnten. Die Flatbeleuchtung wurde mit
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Hilfe einer langbrennweitigen Optik so veran-
dert, dass das Licht der Halogenlampe auch mit
etwa 1:10 (wie das Sonnenlicht) in den LWL ein-
gekoppelt wurde. Allerdings stieg dadurch die
Belichtungszeit fiir ein Flat von vormals 6 s auf
240 s an.

5. Extraktion der Rb | - Linie, Isotopenver-
haltnis

Aus dem normierten und in der Wellenlange ka-
librierten Spektrum wurde der interessierende
spektrale Bereich von AL 7799,5-7800,5 A um
die Si | — Linie ausgeschnitten und die Wellen-
langenskala auf eine konstante Schrittweite von
0,005 A interpoliert (0,0059 A im Original). An
dieses Linienprofil wurde nun mit Hilfe von
GNUPLOT eine Voigtfunktion gefittet. Da in
GNUPLOT diese Funktion nicht enthalten ist,
wurde diese vom Verfasser handisch imple-
mentiert.

Dass Intervall fir den Fit wurde auf den unge-
storten Bereich des Profils der Si | — Linie ein-
geschréankt (AL 7799,5-7800,1 A) und der Rest
des Voigt-Profils extrapoliert. Die Abb. 6 zeigt
das Ergebnis der Rechnung.
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Abb. 6: Angefittete Voigt-Funktion (rot, f(x)) an das Spekt-
rum (blaue Kreuze).

Im Prinzip kann das Profil der Rb | — Linie nun
durch eine Subtraktion der Voigt-Funktion von
dem aufgenommenen Spektrum gewonnen
werden. Deshalb war es auch erforderlich, die
Wellenléangenskala auf eine konstante Schritt-
weite zu interpolieren, da die Subtraktion punkt-
weise erfolgt.

Eine bessere Methode ist aber die Anwendung
der Software SpectroTools von Peter Schlatter
[12]. Dieses Programm wurde eigentlich entwi-
ckelt, um Spektren zu ,Trocknen®. Dabei kon-
nen die atmosphéarischen Wasser-Linien aus
Spektren entfernt werden, in dem zuné&chst mit
einem weiteren Programm (LBLRTM) ein Atmo-
spharenmodell der Wasserlinien berechnet und
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damit das aufgenommene Spektrum korrigiert
wird. In SpectroTools kdnnen drei Parameter
handisch variiert werden: Intensitat, FWHM und
eine Verschiebung der Wellenlange. Gerade
die Moglichkeit der Wellenlangenverschiebung
ist erforderlich, um die Dopplerverschiebung
durch die Aufnahme am Sonnenrand auszuglei-
chen.

Da man hier nun gleich drei Parameter anpas-
sen kann, wurde dieses Programm dazu ver-
wendet, die Si | — Linie aus dem Spektrum zu
entfernen und so das Profil der verbliebenen
Rb | — Linie zu extrahieren. Dazu wurde das
oben beschriebene Voigt-Profil als Modell-
Spektrum verwendet. Da SpectroTools die
FWHM von Modell-Spektren nur vergréf3ern
aber nicht verkleinern kann, wurde in der ange-
passten Voigt-Funktion der Gaul3-Anteil verrin-
gert. Dieses modifizierte Modell-Spektrum
wurde in ein mit LBLRTM neu berechneten At-
mosphéaren — Modell, das auf eine Schrittweite
von 0,005 A interpoliert wurde, integriert. Dies
war moglich, da in dem interessierenden Spekit-
ralbereich keine Wasser-Linien vorhanden sind.
Die Abb. 7 zeigt diese Extraktion.

Abb. 7: Extraktion der Rb | — Linie mit SpectroTools.

Zur Bestimmung des Isotopenverhéaltnisses
wurde das extrahierte Profil als ASCIlI-Datei aus
SpectroTools exportiert und mit EXCEL weiter
verarbeitet, indem das gemessene Profil mit ei-
nem berechneten Profil mit terrestrischem Ver-
héltnis der Rubidium-Isotope verglichen wurde.

Intensitat

——Rechnung mit terr.
Isotopenverhaltnis

+ Messung

087
00 800,41 7802 03 004 A0S

Wellenlinge [A ]
Abb. 8: Profil der extrahierten Rubidium-Linie im Vergleich
zur Rechnung.
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Wie der Vergleich zeigt, ist auch auf der Sonne
das Isotopenverhdltnis von Rubidium mit dem
auf der Erde vergleichbar (72% 8°Rb und 28%
87Rb). Dies entspricht auch den Ergebnissen
von Hauge [13].

6. Fehlerbetrachtung

Das angewandte Auswerteverfahren reagiert
sehr empfindlich auf eine genaue Normierung
des Spektrums, da die berechnete Voigt-Funk-
tion und SpectroTools das Kontinuum exakt bei
1,0 erwartet. Diese Normierung ist deshalb mit
besonderer Sorgfalt durchzufiihren.

Um den Fehler bei der Isotopenzusammenset-
zung abschéatzen zu kénnen, wurden auch
Rechnungen mit einer leicht verdnderten Zu-
sammensetzung durchgefuhrt. Wie die Abb. 9
zeigt, liegt das Isotopenverhéltnis sicher in den
Grenzen von 8Rb =0,5-0,9.

Eine mogliche Steigerung der Auflosung des
Spektrografen wirde vermutlich keine Verbes-
serung in der Analyse des Profils bringen, da
die Stérung durch die Si | — Linie bleibt und die
Breite der Linien hauptsachlich durch die Tur-
bulenz und weniger durch das Apparateprofil
definiert wird. Auch professionelle Spektren
(z.B. von Neckel und Labs, [14]) sind weniger
geeignet, da diese Spektren auf der Sonnen-
mitte gewonnen wurden. Eine Anfrage beim
Kiepenheuer Institut fur Sonnenphysik (KIS) in
Freiburg fir ein solches hoch aufgelostes
Spektrum vom Sonnenrand wurde leider ab-
schlagig beschieden, so dass diesbezlglich
keine weiteren Untersuchungen durchgefihrt
werden konnten.

Intensitat

——85Rb = 0,72

« Messwerte
~== 85Rb =050
----- 85Rb =0,90

70000 70001 e002 70003 78004 79005

Wellenlénge [A]

Abb. 9: Fehlerabschatzung des Isotopenverhéltnisses.

7. Fazit

Mit Amateurmitteln wurde das Isotopenverhalt-
nis ®Rb/8’Rb untersucht. Eine sehr gute Uber-
einstimmung mit Literaturdaten wurde erzielt.
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Spectral Analysis of Comet Lovejoy C/2014 Q2

Alfonso L. Calvente Ortiz
Observatory “Father Lamaitre”, Av. Felipe del Castillo 9, ES-38260 Tejina, Tenerife, Spain,
E-Mail: alfonso@espectrografia.es

Abstract

Using the spectrograph DADOS with 200 and 900 lines/mm gratings and a C11 we obtained the visual
spectrum of Comet Lovejoy at its point of closest approach to Earth at the observatory of Tejina, Tene-
rife. The spectral analysis allowed us to cover a range between 3800 and 7500 A. We have compared
our results with the work on other comets allowing positive identification of the elements and molecules
found. It also opened up the opportunity of comparatively analyzing the structure and composition of
C/2014 Q2.

Zusammenfassung

Mittels eines DADOS Spektrografen mit 200 und 900 Linien/mm an einem C11 wurden Spektren im
Visuellen von Komet Lovejoy wahrend der grofiten Erdnéhe an der Sternwarte in Tejina, Teneriffa, auf-
genommen. Die Spektralanalyse umfasste den Bereich von 3800 bis 7500 A. Die eigenen Resultate
wurden mit Arbeiten an anderen Kometen verglichen. Dies erlaubte die Identifikation von Elemente und
Molekilen und eréffnete gleichzeitig eine Vergleichsanalyse Uber die Struktur und Zusammensetzung

von C/2014 Q2.

Received: 2015-02-21, Revised: 2015-04-04, Accepted: 2015-09-10

1. Introduction

The astronomical spectroscopy allows the
chemical and structural study of comets. Com-
ets are chunks of ice and dust residues originat-
ing from the initial disk of dust and gas from
which our solar system was formed. Therefore,
the study of comets is of great interest not only
from the perspective of a deeper understanding
of planetary formation processes, but also for
the identification of molecular complexes that
hold biological structures of life. Possibly, they
arrived on our planet through cometary impacts.

Spectroscopic analysis provides us with infor-
mation about the surrounding of the comet core,
i.e. the coma following the comet nucleus. Ap-
proaching the sun, the core substances sublime
(direct change from solid into gaseous state)
due to the effects of a quick temperature rise
produced by the solar radiation. This process
produces numerous emission lines correspond-
ing to different atoms, molecules and ions com-
ing entirely from the cometary nucleus.

In the visible spectrum, which is the wavelength
range of this work, we can observe the spec-
trum of the reflected sunlight as well as effects
of direct atomic and molecular emission. This
allows to study the envelope of dust and gas
that accompanies the comet.

2. The spectrum taken with 200 lines/mm

The spectrum obtained at the observatory lo-
cated in Tejina (Tenerife) was made from a sin-
gle exposure shot of 300 sec at a C11-telescope
through a spectrograph DADOS 200 lines/mm
and an Atik 314L+ (binx2) (date 15/01/14, time
23:40 CET).

Fig. 1: The spectrum of C/2014 Q2 taken with DADOS
200 lines/mm at a C11 shows a range between 3785 and
7160 A. Top: Raw spectrum; Bottom: Color synthesized
spectrum.

The raw spectrum shows a high intensity con-
tinuum that corresponds to the core region of
the comet. It loses strength towards the ultravi-
olet and infrared. The strong emission lines cor-
respond to the CN (Cyanide) in the violet and C:
(diatomic Carbon molecule) in green, somewhat
attenuated the emission of NHz (Nitrogen dihy-
dride - amine group) appears in the red. Fig. 2
shows the spectrum with the species leading to
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the strong emissions. The intensity of the emis-
sion lines depends on the distance to the core.
In the present case of fig. 1 this can be clearly

recognized in the raw image. Note, some emis-
sion can be observed even quite far from the
nucleus, and in the part of the comet tail as well.
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Fig. 2: The spectrum of C/2014 Q2 with identified lines (denoted by the specie names) taken with the grating of 200I/mm. “Unid”:

unidentified lines.

The distribution of the main lines and hence the
abundance of the emitting material is typical of
the spectra obtained in other comets. This is vis-
ible comparing the spectra of C/2014 Q2 with
that of Ikea Zhang (C/2002 C1) reported in the
literature [1], see fig. 3.

g _d ¢ { o |

ca

CRORDN COMDT) G100 © 25000 GO o
Fig. 3: Comparison of our spectrum of C/2014 Q2 (top) with
C/2002 C1 (Ikeya-Zhang) from [1].

A comparison of our spectrum with the spec-
trum of other comets shows that both the com-
position and processes that are triggered during
their approach to the sun must be similar.

Fig. 4 presents the spectrum of Comet
C/1995 O1 (Hale-Bopp) obtained with a 1.5 m
telescope ESO in 1997 [2]. Comparing it to our
spectrum in fig. 2 it is worth to mention the sur-
prising details achieved with our little C11.

10T e e s e e e s B

C,(tw=0)

1
4000 4500 5000 5500 6000 6500
[Angstrom]

Fig. 4: Spectrum of Comet Hale-Bopp (ES01997) [2].

The study of the molecules within the dust is lim-
ited by the accessible wavelength range, not by
the resolution. Even with this limitation we can
sense the abundance of molecules such as
HCN, C2H2, C2Hs and NHs because the photo-
dissociated radicals are identified according to
the following order (note: the relation is not the
full chemical reaction!):

HCN = CN
CoH2 2> C2
C2He 2 C2
NHz = NH2

The direct detection of the original molecules
needs for radio wavelength, infrared or ultravio-
let spectroscopy.
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In our spectrum at 200 I/mm we have success-
fully identified a total of seven substances:

O I: This is atomic oxygen and is not linked to
atmospheric oxygen O: identified that exhibits
strong absorption lines at wavelengths of
A = 6276-6287; 6867-6884; 7594-7621 A.

Emission lines are identified as so called forbid-
den transitions (only seen in some processed or
molecular decomposition). In our case O | lines
were identified:

A =6300.304 A > 1D-*P; in red

A =6363.776 A > 1D-*P; in red

A =5577.339 A > 1S-1D; in green

Oxygen responsible for emissions found has
been formed by different processes by decom-
position of nucleus molecules. The original mol-
ecules are mainly H20, CO and CO.. Other mol-
ecules such as HCOOH and H2CO are not con-
sidered as a source for O |. The degradation is
not fast enough to produce transitions for the
observed 1D level of O I.

Na: If considering a Na cometary emission line
one has to take into account that the spectrum
observed is a superposition of the solar light and
the cometary emission. At 200 I/mm we de-
tected only the sun absorption line. A cometary
Na emission line was not detectable. The ab-
sorption is the strong doublet at A =5889.95 and
5895.92 A from sun spectrum, but the low reso-
lution of our spectrograph shows it as a single
strong and broad absorption line.

C,: Two major emission bands were found re-
lated to C2: 4737 A (length of the molecular
band: -20 nm) and 5165 A (-30nm). These emis-
sion bands can be found far from the nucleus in
the tail of the comet which implies a high pro-
duction rate of this specie there. The formation
of C2 mainly comes from CzH which in turn
comes from the decomposition of C2Ha.

Cs: The instability of this molecule difficult the
study in comets due to the lack of experimental
laboratory data. The remarkable group between
3900 and 4140 A is attributed to Cs as well as
that at 4700 A and although the density of the
lines make it very difficult to individualize. The
process leading to Cs is actually unknown.
Chemically it is possible that its origin is due to
the decomposition of C3sH4 and CsHs because
these molecules have been detected in come-
tary spectra yet.

CN: Two CN emission bands were found: both
intense and short - 3883 A (I.m.b. -4 nm I.m.b.)
and 4215 A (-4nm). The element that potentially
gives rise to CN is HCN which has been ob-
served in the infrared. It is not clear up to
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whether HCN it is the only main producer. A po-
tential second producer is C2Nz2.

CH: CH has its emission peak at the 4314 A. Its
lifetime and hence the stability is very low. It
ranges in between ~30...300 s until it is decom-
posed by photo-dissociation. Probably its origin
is methane, CHas, which decays first into CH2
and finally to CH. There is an additional emis-
sion line at 3886 A but cannot be isolated from
CN due to the low resolution.

NHa: The NHz2 comes from the decomposition of
NHs (found in radio wavelength range). The
main line are according to Biver [2]: 5150, 5450,
6000, 6300, 6650, 6950 and 7350 A. The heav-
iest lines have been identified in our spectrum.

3. Bobrovnikoff’s line at 4133 A

In 1925 N. T. Bobrovnikoff, Yerkes Observatory,
took ultraviolet spectra of comet Temple-2
which achieved a visual magnitude of 9 mag [3].
There were seven shots with exposure times
between 30 and 230 min. Bobrovnikoff identi-
fied the "Cyanogen" to be 3883 A, Carbon Mon-
oxide (CO) at 4355, 4722 and 4919 A, but two
lines remained unidentified: 4133 and 4591 A.
The 4591 A line was subsequently identified as
the C2 component emitting at this wavelength
(4590.95 A).

C3 band

4133a |CN

d

Brobonikoff 1ine

Fig. 5: Detail of Lovejoy’s spectrum showing evidence for
Bobrovnikoff's 4133 A line.

However the 4133 A line does not appear in the
"Catalogue of High Resolution cometary emis-
sion lines" published by Brown et al. [4]. The
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closest known lines cannot coincide since they
are at 4100.3 A (Cs) and 4182.21 A (CN). This
line was not observed in the spectrum of Hale-
Bopp although it seems to be present in the
spectrum of Ikeya-Zhang.

4. Spectrum taken with 900 lines/mm

The spectrum obtained with the spectrograph
DADOS with the 900 lines/mm grating, the C11
tube and CCD Atik 314L + did not allow for a
greater gain of knowledge since the CCD was
used with the option binx2 limiting the maximum
resolution R achievable (fig. 6).

A
Fig. 6: Spectrum 900 I/mm in the area of 5900-6800 A. The
strong emission line of the right corresponds to O I.

Nevertheless, the most revealing fact besides
the splitting of multiple lines and the identifica-
tion of new series of C2 emissions is the possi-
ble identification of Na emission. We can locate
it just at the center of the solar absorption Na
line (fig. 7 & 8). However, the strength of the
emission of order of the surrounding spectrum
(noise) structure does not allow for an unambig-
uous identification.
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Fig. 7: Spectrum with 900 I/mm grating in the wavelength range 5200-6100 A. Encircled in blue is the dip region with the Na

cometary emission line.
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Fig. 8: Detail of the possible Na emission line.

In the spectrum of 900 I/mm the intensity of so-
dium emission line can be detected. The so-
dium emission feature of comets is cause by
resonant scattering of the incoming solar light
[5]. Recognition of cometary Na D-line at
5890/5896 A dates back to visual observations
of the comets C/1882 F1 and C/1882 R1 [6] and
Comet C1910 Al [7]. At a distance of 1 AU from
the sun strong fluorescence in 5890/5869 A pro-
duces a large radiation pressure acceleration.
The Comet Hale-Bopp was an example of Na
cometary emission (see example from literature
ref. 5), fig. 9.

Fig. 10 finally compares the spectra taken with
the gratings of 200 I/mm and 900 I/mm, respec-
tively. The spectra were not flux corrected. The
intensity thus not fit together. As noticed above
the high resolution spectra draw resembles the
features seen in low resolution.

24

ISSN 2363-5894, © Fachgruppe Spektroskopie in der VdS e.V.

Spektrum, Nr. 49, 2/2015



sa85 5890 SH95 5500
gth tangst )

Fig. 9: Na found in spectra of C/1995 O1 Hale-Bopp (taken
from ref. 5).

5. Comparison with Orion Nebula

Fig. 11 shows the spectrum of the Orion Nebula
taken with the same resolution as the spectrum
of Lovejoy. It is evident that the different objects
correspond to completely different spectra
showing different chemical species.
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However, the spectrum of M42 and the spec-
trum of a comet show two different stages of a
star’'s life cycle. The spectrum of M42 repre-
sents a H Il region affected by radiation from
nearby young stars that cause ionization of dif-
ferent nebular elements which allows the identi-
fication by spectral emission in the visual.

Contrary, the spectrum of the comet shows the
remaining compounds after the end of the star
formation process. The two different objects are
the states before and after the star formation
process that runs over a period varying depend-
ing on the star size on a scale ranging from 10
to 103 million years.
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Fig. 10: Comparison of low and high resolution spectra with 200 lines/mm (blue curve covering the whole visual range) and 900

lines/mm, respectively. The spectra were not flux calibrated.
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Fig. 11: Spectra of comet Lovejoy (2015 — Blue) and M42 (2014 — Red) both representing material from late and early star

formation stages, respectively.
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6. Conclusions

Today’s tooling at the amateur level is really
amazing: not only in terms of equipment in gen-
eral or astronomical spectroscopy in detail, but
also the way barely unimaginable for a scientist
fifty years regarding to accessing specialized
documentation as libraries, databases, experi-
mental simulation programs and catalogs.

In the present study comet Lovejoy was ob-
served to see the complex molecules that con-
stitute the fundamental building blocks of life.
The identification of emission lines opens the
door for further investigations possibly leading
to discovery of new lines or addressing open
guestions as the Bobrovnikoff line.

The first brick is set. It will be interesting to con-
tinue with the comparative studies observing
the interstellar medium, accretion disks, proto-
stars, protoplanetary disks and some laboratory
objects
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Jahrestagung der Fachgruppe — Aspekt 15
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Zusammenfassung

Die Aspektl5 fand dieses Jahr im Breisgau in Freiburg statt: eine intensive Konferenz mit einem neuen

Teilnehmerrekord - und 17 hervorragenden Vortragen.

Abstact

Aspektl5 took place in Freiburg / Breisgau: an intensive conference with a new record of attendance —

and 17 outstanding talks.

Received: 2015-09-27, Revised: 2015-10-06, Accepted: 2015-10-07

1. EinfUhrung

Die Einladung zur diesjahrigen Jahreskonfe-
renz der Fachgruppe Spektroskopie fuhrte uns
ins suddeutsche Freiburg. Damit sollte vor al-
lem auch interessierten Sternfreunden aus Os-
terreich, Frankreich und der Schweiz die Gele-
genheit gegeben werden, mit Gleichgesinnten
ins Gesprach zu kommen, da die Fachgruppe
zunehmend international wahrgenommen wird.
Uber 60 Teilnehmer kamen zu unserer Konfe-
renz. 14 Vortrage und eine Exkursion zum KIS,
dem Kiepenheuer Institut fur Sonnenphysik auf
dem Feldberg, standen auf dem Programm. Die
Vortrage waren:

» Bernd Bitnar: Observation of Algol - First
steps in high-resolution spectroscopy

» Ulrich Waldschlager, Bernd Bitnar, Chris-
tian Brock: Spektralanalyse von Mizar A —
ein Projektbericht

» Olivier Thizy: Be Star pro/am collaboration

» Oliver Klein: Das Flugzeugteleskop SOFIA
- Entwurf, Bau und Betrieb

» Constantin Zborowska: Reproduktion des
HR-Diagramms durch spektrale Untersu-
chung von Sternen der MKK-Klassifikation

» David Janousch: Neubau der Volksstern-

warte Dieterskirchen - Das 70cm Teleskop

soll auch fur Spektroskopie eingesetzt wer-

den

Karin und Wolfgang Holota: Fourier Spekt-

rometer mit anamorphotischen Optiken

Christian Netzel: Deneb-Spektren im VIS

und NIR

Gerrit Grutzek: Neue Fachgruppenweb-

seite auf Basis eines CMS

Thomas Eversberg, Ulrich Waldschlager,

Rainer Borchmann: Alle Fragen zur Fach-

gruppe, dem Universum und dem ganzen

Rest

YV V V VY

» Roland Bahr: Spektroskopische Projekte
mit einfacher Ausriistung

» Sebastian Bauer: Spektroskopie bei dau-
erhaft bewdlktem Himmel

» Patrick Stahl: Spektroskopie planetari-
scher Nebel mit mittelauflosenden Spek-
tren

» Tomas Mall: Spektren heller astronomi-

scher Objekte Aufnehmen, Auswerten,

Klassifizieren, Interpretieren

Richard Walker: Das Messen des magne-

tischen Feldmoduls bei Ap — Bp - Sternen

Martin Dubs: Meteorspektroskopie

Sebastian HelR: Spektroskopie mit BA-

CHES und DADOS

Markus Roth: Expedition zum Schau-ins-

Land Observatorium / Kiepenheuer-Institut

fur Sonnenphysik

YV VV VY

Bernd Bitnar startete mit ,Observation of Algol -
First steps in high-resolution spectroscopy” un-
sere Vortragsreihe wie bereits im Vorjahr, weil
er die grundlegenden Fachbegriffe der Spektro-
skopie bestens einfihrt und damit die Teilneh-
mern auf einen fachlich korrekten Umgang “ein-
schworen” kann. Er war Ubrigens der einzige
Redner, der seinen Vortrag schon vor der Kon-
ferenz zur Vertffentlichung einreichte. Vorbild-
lich! Sein Equipment stellt er auch dem MIZAR
A Projekt zur Verfligung, das mit dem anschlie-
Renden Vortrag von Ulrich Waldschlager, Bernd
Bitnar und Christian Brock vorgestellt wurde.
Dieser Projektbericht zeigt, wie Beobachter an
verschiedenen Standorten mit unterschiedli-
cher Ausriistung in einem Team mit viel Ge-
schick unter Ausreizung der mdéglichen Soft-
ware Resultate erzielen, die sich miteinander
kombinieren lassen. In Abb. 1 ein besonderes
Ergebnis: das grof3e ausgedruckte Spektrum
beeindruckt.
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-
Abb. 1: Ulrich Waldschlager und Christian Brock zeigen das
Spektrum des spektroskopischen Doppelsterns Mizar A.

Abb. 2 zeigt die Messung der Radialgeschwin-
digkeiten fir die beiden Komponenten von
Mizar A, die aus einer umfangreichen Mess-
reihe extrahiert wurde.
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Abb. 2: Radialgeschwindigkeiten in Abhangigkeit der
Phase fur die beiden Komponenten. Rote Quadrate: Kom-
ponente 1, Blaue Rauten: Komponente 2. Quelle: Ulrich
Waldschlager.

Olivier Thizy folgte mit einem Beitrag zu ge-
meinsamen Beobachtungskampagnen. Klassi-
sche Be-Sterne sind in den vergangenen Jah-
ren immer wieder in den Fokus von Pro/Am-
Kampagnen geworden. Als Beispiele seien ent-
sprechende Aktivitaten der ARAS-Gruppe oder
das Teide-Projekt 2013 genannt. Ein Be-Stern
ist ein friher Stern der Leuchtkraftklasse V, IV
oder Ill, der mindestens zeitweise die Balmerli-
nien in Emission zeigt, was durch das Suffix e
fur engl. ,emission lines“ hinter dem B fir die
Spektralklasse bezeichnet wird. Weitergefasst
gehoren auch Oe- und Ae-Sterne zu dieser
Sternklasse. Fur 2016/17 werden wiederum
Amateure und Profis gesucht, die tber etwa ein
halbes Jahr auf dem Teide mit dem IAC 80 Te-
leskop in zweiwochigen Slots spektroskopieren
wollen. Noch sind Pléatze frei! (Anm. d. Red.:

2 Interessenten melden sich bitte unter astroschwan-
dorf@googlemail.com

Leider wurde zwischenzeitlich der Messzeitan-
trag fur 2016/17 seitens des IAC abgelehnt.
Eine mogliche Verschiebung nach 2017 ist aber
nicht ausgeschlossen.) Selbstverstandlich hatte
Olivier Thizy auch wieder die Produktpalette
von Shelyak Instruments mit zur Technikaus-
stellung der Konferenz gebracht.

Keine Frage: Oliver Klein von der Firma OHP
hat den kleinen Aprilscherz im Forum zum Be-
such des Sofia-Teleskops nicht Ubelgenom-
men. Er begeisterte mit einem enthusiastischen
Vortrag zum Flugzeugteleskop. Oliver Klein war
einer der wenigen Vortragenden, die ihren Vor-
trag auch fir die spatere Veréffentlichung inner-
halb der Fachgruppe zur Verfiigung gestellt ha-
ben. Vielen Dank dafiir.

Constantin Zborowska trug sein aktuelles Pro-
jekt: ,Reproduktion des HR-Diagramms durch
spektrale Untersuchung von Sternen der MKK-
Klassifikation vor. Damit erreichte er beim Bun-
deswettbewerb ,Jugend forscht* den zweiten
Platz. Er wurde durch Lothar Schanne und
Ernst Polimann betreut [1].

Abb. 3: Constantin Zborowska.

David Janousch stellte die neue Volksstern-
warte Dieterskirchen vor und lud alle Interes-
sente ein2. Das 70cm-Teleskop soll auch fir
Spektroskopie eingesetzt werden! Ein sehr 16b-
liches Ziel.

Mit Karin und Wolfgang Holota’s Vortrag zu
Fourier-Spektrometrie  mit anamorphotischen
Optiken folgte wieder ein Beitrag von Berufsast-
ronomen. Karin und Wolfgang sind den Teilneh-
mern durch lhren Vortrag auf der Aspekt 2011
bestens bekannt. Dort zeigten sie die Funkti-
onsweise der Spektrographen, die 2018 mit
dem James Web Teleskop ins All geschossen
werden. Wahrend bei konventionellen Spektro-
metern der Intensitatsverlauf direkt als Funktion
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der Wellenlange gemessen wird, benutzt die
Fourier-Spektroskopie das Interferenzmuster
des zu untersuchten Lichtes, um das Spektrum
abzuleiten. Anamorphotische Optiken sind Vie-
len nur von den Arriflexkameras im Kino be-
kannt. Eine anamorphotische Abbildung ist eine
Bildverzerrung, die durch den unterschiedlichen
AbbildungsmalRstab zweier zueinander senk-
rechter Hauptschnitte erzeugt wird. Sie kann mit
einer Anordnung von Spiegelkombinationen (in
diesem Falle Teile des Spiegels, sog. Schul-
tern), gekreuzten Zylinderlinsen oder einem mit
Zylinderlinsen kombinierten Prismensatz er-
zeugt werden.

AW G

Abb. 4: Karin und Wolfganﬁ%fé.

Der Vortrag von Christian Netzel zum Thema
,Deneb-Spektren im VIS und NIR* folgte. Chris-
tian berichtete zur Anwendung des Lihres Il im
NIR-Bereich, stellte seine Untersuchungen zur
Oberflachentemperatur und die spektralen Be-
sonderheiten von Deneb, der sich momentan in
der Ubergangsphase vom Blauen Riesen zum
Roten Uberriesen befindet. Als A2la-Stern hat
Deneb eine Oberflachentemperatur von etwa
8400 Kelvin. Er ist der Prototyp einer Reihe ver-
anderlicher Sterne, die als Alpha-Cygni-Veran-
derliche bekannt sind. Seine Oberflache
schwingt etwas, was sich in kleinen Schwan-
kungen beziglich Helligkeit und des Spektral-
typs auswirkt. Deneb wird méglicherweise von
einem leuchtschwachen Begleiter umkreist,
Uber den noch wenig bekannt. Es ist also immer
mit neuen Erkenntnissen zu rechnen. Deneb ist
als zirkumpolarer Stern das ganze Jahr uber
beobachtbar und bietet sich als Objekt fiir Uber-
wachungsbeobachtungen durch  Amateure
auch wegen seiner enormen Helligkeit an.
(Anm. der Red.: Details sind im Bericht von
Christian Netzel in diesem Heft nachlesbar.)

Der Samstagabend klang mit gutem Freiburger
Bier und Spéatzle aus. Wie immer war es die

3 http://www.ursusmajor.ch/astrospektroskopie/richard-
walkers-page/index.html

beste Gelegenheit sich auszutauschen und Er-
fahrungen zu teilen. Fir musikalische Unterstit-
zung war gesorgt, siehe Abb. 5.

bb. 5: Gerd Kollner am Klavier.

Der Sonntagmorgen wurde von einem Team
eingeleitet, den Schilern um Roland Bahr: Se-
bastian Bauer, Patrick Stahl und Tomas Mall.
Sie trugen ihre Ergebnisse des vergangenen
Jahres engagiert vor. Den drei Schiilern wurde
von der Fachgruppe im vergangenen Jahr auf
der Aspekt 2014 ein MiniSpec zur Verfligung
gestellt.

Abb. 5: Richard Walker Mit dem Echeﬁe-Spektrographen
SQUES.

Der Vortrag von Richard Walker ,Das Messen
des magnetischen Feldmoduls bei Ap—Bp-Ster-
nen” folgte. Richard ist jedem ernsthaften Ama-
teurspektroskopiker durch seinen ,Spektralat-
las fir Amateurastronomen“? bekannt, der sich
bei fast allen Teilnehmern auf dem heimischen
PC befindet. Ap—Bp—Sterne haben typischer-
weise starke Magnetfelder, eine Uberhaufigkei-
ten an Elementen wie Si, Cr, Sr und Eu, wie
auch Pr und Nd und sind in ihrer Mehrheit lang-
sam drehende Sterne. Die Effektivtemperatur
dieses Typs liegt zwischen 8.000 K und
15.000 K. Die Magnetfeldstarke lasst sich durch
die Auswertung des Zeeman-Effektes quantifi-
zieren [2].
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Martin Dubs sprach anschlie3end zur Meteor-
spektroskopie, einem Beobachtungsgebiet, das
nur wenigen Spektroskopikern bekannt ist. Wie
spektroskopiert man ein sich schnell bewegen-
des Himmelsobjekt? Wie und mit welcher Soft-
ware wertet man so ein Spektrum aus? Wie ka-
libriert man so ein Spektrum? Alle Fragen klarte
Martin Dubs auf [3]. Die Antworten in Kurzform:
Nutze 2 Watek 902 B und die sog. UFO-Soft-
ware zum Triggern und der Aufnahme der
Spektren. Die Auswertung erfolgte dann mit
IRIS und ISIS - Softwarepakete, die viele Ama-
teure kennen [4].

\

2014/09,/29 03:20:54.174 UTC ¥00013#132
Abb. 6: Meteorspektrum von M
tin Dubs)
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artin Dubs. (Bildautor: Mar-

Abb. 7: Echellogramm von Aldebaran aufgenommen mit ei-
nem BACHES Spektrografen. (Bildautor: Sebastian Hess)

Sebastian Hess beendete die Vortragsserie am
Sonntag mit der Vorstellung seiner Ergebnisse
und Vergleiche von Spektrografen, ,Spektro-
skopie mit BACHES und DADOS*. Fur die Aus-
wertung von Echelle-Spektren eignet sich die
Software MIDAS der ESO, die frei erhaltlich ist.
Fur die schnelle und Ubersichtliche Auswertung
hat Sebastian Hess eine Java Applikation er-
stellt, die er vorstellte [5].

Den Abschluss der diesjahrigen Tagung bildete
eine Expedition auf den 1284 m hohen Schau-
insland zum dortigen Observatorium des Kie-
penheuer-Instituts fur Sonnenphysik (KIS). Mar-
kus Roth berichtete Uiber neueste Forschungen,
die studentische Ausbildung und die Ge-
schichte des Instituts. Prof. von der Lihe, Direk-
tor des Instituts, fihrte im Anschluss durch das
Haus und zeigte auch den bekannten Sonnen-
spektrographen des KIS.

Ein Novum wurde der Gruppe vorgestellt: Die
VdS-Fachgruppe Spektroskopie lobt einen jéahr-
lichen Férderpreis im Bereich Spektroskopie fur

Schilerlnnen aus. Der Preis beinhaltet ein
Preisgeld von 1.500 € sowie einen Reisekos-
tenzuschuss von hochstens 500 € fiir die Reise
zur Preisverleihung und ggf. fir die Teilnahme
an der Jahreskonferenz der Fachgruppe ,AS-
pekt* gemall den Vergabebedingungen. Die
Regularien zum Preis finden sich unter
http://spektroskopie.fg-vds.de/preis.pdf.  Ein-
sendeschluss der Bewerbungsunterlagen ist je-
weils der 30. September.

7
nnenspektrograhen

Abb. 8: Konferenzteilnehmer am So
des KIS. (Bildautor: A.v.d.Luhe)

Fir die Organisation der Konferenz in Berlin ha-
ben wir gelernt, dass Vortrage wirklich vor der
Konferenz einzureichen sind. So lassen sich
auch Komplikationen an der Kombination Ta-
gungsrechner und Projektor vermeiden. Wir
werden der Poster Session und freien Diskussi-
onsgruppen mehr Platz, Zeit und Raum einrau-
men. Die nachste Jahrestagung der Fach-
gruppe Spektroskopie findet vom 29. April bis 1.
Mai 2016 in Berlin statt. Aktuelle Informationen
finden sich wie immer auf www.spektral-
klasse.de. Ich freue mich darauf, die Konferenz
zusammen mit Ulrich Waldschlager vorbereiten
zu kénnen und hoffe, dass dieser Rickblick so
Manchen dazu anregt, sein aktuelles Projekt
vorzustellen.

Verweise
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Termine

Nicht vergessen / Don’t miss:

ASpekt XVI - Jahrestagung der Fachgruppe 2016

ASpekt XVI - Annual Conference of Section Group 2016

Wer soll teilnehmen? Spektroskopisch interessierte (Amateur-)Astronomen, insbeson-
dere auch Einsteiger und Schuiler sowie Studenten

Who shall attend? (Amateur-)Astronomers with special interest in spectroscopy, espe-
cially beginners and pupils as well as students

Was wird geboten? Vortrage, Poster- und Gerétesitzungen und Diskussionsrunden
rund um Astrospektroskopie

What can be expected: Talks, poster and tool sessions as well as round table discus-
sions about astrospectroscopy

Wann/When: 29. April - 1. Mai 2016 / April 29" - May 15t 2016

Wo/Where: Berlin-Adlershof

Aktuelle Informationen & Detailed information:
www.spektralklasse.de

Anmeldung per E-Mail / Registration via e-mail:
Rainer Borchmann, rainer@borchmann.de
Ulrich Waldschléager, xray@kabelmail.de
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Mitgliederverzeichnis

Nur fur Mitglieder der Fachgruppe Spektroskopie in der

Vereinigung der Sternfreunde e.V.

For members of the spectroscopy section of the
Vereinigung der Sternfreunde e.V. only.

Besuchen Sie / Visit

spektroskopie.fg-vds.de

und werden Sie Mitglied. / and become a member.
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