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Den GroBteil unseres heutigen Wissens iiber das Universum verdanken wir der spektroskopischen
Untersuchung des Lichts, das uns von den verschiedenen Himmelsobjekten erreicht. Seit langerer
Zeit bereits verspiirte ich den Reiz, mich mit der Spektroskopie in praktischer Weise selbst zu
befassen. Eine preiswerte Moglichkeit hierzu bietet der Star Analyzer der englischen Firma Paton
Hawksley Edukation Ltd. " Meine ersten Erfahrungen méchte ich im Folgenden wiedergeben.

I. Das Instrumentarium

Der Star Analyzer ist im deutschen Fachhandel fiir
Amateurastronomie zu beziehen. Es handelt sich dabei
um ein Transmissionsgitter mit 100 Linien pro mm in
einer Filterfassung mit dem iiblichen Gewinde fiir
1 1/4 Zoll Filter und kann damit wie ein Filter in ein
Okular eingeschraubt bzw. in entsprechender Weise
vor einer Kamera angebracht werden. Es handelt sich
T v 40 um ein so genanntes Blaze-Gitter, welches das
L ANALYSER_:____,_ > gestreute Licht vorzugsweise im Spektrum der
1. Ordnung vereint. Auf die Wirkungsweise der

T Yah @ optischen Gitter soll hier nicht weiter eingegangen,
Abbildung 1: Der Star Analyzer Quelle:  Grundlegendes findet sich z. B. in Wikipedia ?.
www.patonhawksley.co.uk

Als Teleskop verwende ich in der Regel ein Newton-Spiegelteleskop mit einer Offnung von

250 mm und einer Brennweite von 1.625 mm. Fiir die Aufnahme der Spektren kommt eine Kamera
vom Typ SkyRis 132 M der Firma Celestron zum FEinsatz. In dieser Kamera befindet sich ein mono-
chromer CMOS-Sensor mit 1280 x 960 Pixel und einer PixelgroBe von 3,75 p. Diese speziell fiir
Mond- und Planetenaufnahmen konzipierte Kamera erlaubt eine Belichtungszeit von maximal einer
Sekunde. Mit dieser Ausriistung habe ich bisher Spektren von Sternen mit einer Helligkeit bis zu
4,8 mag (P Cygni) aufnehmen koénnen.

Bei der fraglichen Anordnung entsteht das
Bild des Sterns bzw. das durch den Star
Analyzer erzeugte Spektrum im Fokus des
Teleskops. Damit handelt es sich nicht um
einen Spektrographen, bei dem das vom
Teleskop kommende Lichtbiindel eines
Sterns zundchst pa-rallel ausgerichtet und
nach Durchgang durch das
Transmissionsgitter (bzw. nach Reflexion
mittels eines Beugungs-gitters) durch eine
weitete Optik auf dem Bildsensor fokussiert
wird. Die grundlegende Funktion eines
Spektro-graphen ist auf der Internetseite von
Spectra Magic beschrieben.” Ausfiihr-liches
findet sich in "Optische Spektro-skopie mit
dispersiven Spektrometern Grundlagen -
Bausteine - Systeme — Anwendungen" von Abbildung 2: Der Star Analyzer an der Kamera

Winfried Neumann®.




In der von mir verwendeten - und vom Hersteller so vorgeschlagenen - Konfiguration trifft das
Licht fiir jede Gitterlinie mit einem anderen Einfallswinkel auf, was wiederum dazu fiihrt, dass sich
bei jeder Gitterlinie auch der Ausfallwinkel fiir die jeweilige Wellenlédnge dndert. Wihrend sich bei
parallel einfallendem Licht fiir eine bestimme Wellenldinge und Ordnung das Intensitdtsmaximum
an einembestimmten Ort ausbildet, wird dieses Maximum bei konvergent einfallendem Licht zu
Lasten des Auflosungsvermogens des Gitters gleichsam "verschmiert". Da das Gitter spaltlos be-
trieben wird, macht sich, vor allem bei ldngeren Brennweiten, auch die Luftunruhe (Seeing) negativ
bemerkbar.

Der Hersteller gibt in seiner englischsprachigen Gebrauchsanleitung® ein praktisch erreichbares
Auflésungsvermdgen von 100 an. Damit wéren bei einer Wellenldnge von A = 500 nm Unterschiede
(AL) von 5 nm bzw. 50 A aufzulésen. Die Auswertung der von mir aufgenommenen Spektren
mittels der Software Visual Spec ergibt eine Dispersion von ca. 7 A pro Pixel. Damit ist zu
erwarten, dass der Abstand der Peaks zweier zu trennender Spektrallinien (bei Absorptionslinien
wiren das die Tiefpunkte) ca. 7 Pixel betrigt. Lassen sich Linien mit geringerem Pixelabstand
unterscheiden, wiirde dies auf ein besseres Auflosungvermdgen hindeuten. Die Dispersion pro Pixel
ist abhdngig vom Abstand des Gitters zum Bildsensor und der Grof3e der Pixel. Eine
Berechnungsformel ist in der Bedienungsanleitung des Gitters (siehe a.a.0) angegeben.

Um die Eignung der Kamera SkyRis 132 M fiir die Aufnhahmen von Spektren beurteilen zu konnen,
habe ich den Sensor darauthin gepriift, ob dessen Empfindlichkeit bei sich d&ndernder Intensitét des
einfallenden Lichtes dndert. Dazu habe ich bei konsanter Verstarkung (Gain) und Lichtquelle
Aufnahmen angefertigt, bei denen die Offnung der Kamera mit einem Stofftuch abgedeckt war. Die
Belichtungszeit wurde dabei um 5 Millisekunden pro Aufnahme erhoht, bis laut Histogramm-
anzeige der Aufnahmesoftware (Firecapture) die Séttigung der Pixel erreicht war. Die Bilder
wurden mit Hilfe der Bildbearbeitungssoftware Fitswork auf jeweils 1 Pixel verkleinert, um die
Sattigungswerte der Pixel zu mitteln. Der Wert des sich ergebenden Pixels wurde mit der Funktion
"Bildstatistik" von Fitswork ausgelesen. Die Pixelwerte gegen die zunehmenden Belichtungsstufen
aufgetragen ergaben eine vollkommene Linearitdt der Empfindlichkeit. Der Bildsensor konnte
somit auch fiir die Messung von Sternhelligkeiten eingesetzt werden.
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Abbildung 3: Die grafische Darstellung der Linearitdtspriifung



Die wellenldngenabhingige Quanteneffizienz des Senors wird in in Abbildung 4 wiedergegeben
(Quelle: Datenblatt des Bildsensors Aptina ARO132AT).
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Abbildung 4: Verlauf der Quanteneffizienz des Bildsensors

Sie erreicht bei ca. 500 nm den hochsten Wert. Zusammen mit wellenldngen abhéngigen Effizienz
des Transmissionsgitters (Angaben hierzu sind mir nicht bekannt) beeinflusst die Anderung der
Quanteneffizienz die Intensititswerte der aufgenommenen Spektren und beeinflusst (bzw.
verfalscht) damit die Darstellung des Strahlungskontinuums der aufgenommenen Spektren.

2. Aufnahmetechnik

Der Einsatz einer fiir Mond- und Planetenaufnahmen konzipierten Kamera legt sowohl bei der
Spektroskopie hinsichtlich Aufnahme als auch bei der Bildverarbeitung die Herangehensweise wie
bei Planetenaufnahmen nahe. Das bedeutet hinsichtlich der Aufnahme, dass bei jeder Belichtung
eine Aufnahmeserie gestartet wird. Fiir die Einstellung optimaler Belichtungswerte verschiebe ich
das Bild des Sterns auflerhalb des Bildfeld des Sensors. Bei den Aufnahmen befindet sich sowohl
das Spektrum der Oten Ordnung (also das Abbild des Sterns) als auch das Spektrum der 1. Ordnung
wieder auf dem Sensor. Der Abstand zwischen dem Gitter und dem Sensor betrug knapp 50 mm.

Abbildung 5: Links: Spektrum der Oten Ordnung, Rechts: Spektrum der 1. Ordnung



Der Treiber der Kamera erlaubt eine Verdanderung der Verstiarkung zwischen den Werten 32 und
2000. Ich bin bestrebt, zur Begrenzung des Rauschens bei den Aufnahmen den Wert von 300 nicht
zu liberschreiten.

Im Unterschied zu Planetenaufnahmen, speichere ich die Serien nicht als Video im AVI-Format ab,
sondern als Bilder im FITS-Format. Die Zahl der Bilder pro Serie begrenze ich auf 30. Pro Stern
nehme ich mindestens 4 Serien mit einem jeweils leichten Versatz (Dithering) zur Mittelung von
Fehlern des Bildsensors auf.

3. Bildbearbeitung

Bei der Auswertung nur einer einzelnen Aufnahme macht sich das Rauschen des nicht gekiihlten
CMOS-Sensors deutlich bemerkbar. Um ein besseres Signal - zu Rausch-Verhiltnis (SNR) zu er-
reichen, werden die Bilder {iberlagert (gestackt). Dies geschieht mit der Bildbearbeitungssoftware
Fitswork® von Hand, da ich mit den sonst so bewihrten Stackingprogrammen Autostakkert und
Fitswork bei den Spektren keine zuverldssigen Ergebnisse erzielen konnte. 8 Bilder pro
Aufnahmeserie mal 4 Serien ergeben 32 verwendete Bilder und ein befriedigendes im Summenbild
SNR. Verwendet werden nur Bilder, die keine oder nur geringe Storungen durch das Seeing
aufweisen, womit der Minderung des Auflosungsvermogens aufgrund des Seeings entgegengewirkt
werden kann. Anders als bei Planetenaufnahmer werden die Summenbilder nicht geschérft.

Auch nach der Uberlagerung von 32 Bildern zeigen
sich auf dem Sensor noch iiber das restliche
Rauschen hervortretende linienférmige Fehler des
Sensors (Abb. 6, verstiarkt dargestellt). Dies wirkt
sich im Profil der Spektren nicht erkennbar stérend
aus. Auf den Abzug von Dunkelbildern und des
"Himmels" von den Einzelbildern bzw. die Division
von Flatfieldaufnhahmen habe ich bisher verzichtet. R AR R e Jre e
Die Auswertung unterschiedlicher Bereich der Abbildung 6: Dunkelbild des Summenbildes
Summenbilder mittels der Bildstatistik in Fitswork

lassen keine signifkanten Unterschiede zwischen den einzelnen Bereichen erkennen.

Zur Auswertung eines aufgenommenen Spektrums muss das Bild so gedreht werden, dass das
Spektrum waagerecht (also in der x-Achse des Bildes) verlduft. Auch dies erfolgt mittels Fitswork.
Fiir die Auswertung mit Visual Spec ist es erforderlich, dass das Spektrum der 1. Ordnung rechts
des Spektrums der Oten Ordnung liegt. Um ein Spektrum anhand eines Verlgeichsspektrums mit
markanten Linien (i. d. R. die Linien der Balmer-Serie des Wasserstoffes) kalibrieren zu konnen,
verwende ich bei beiden Spektren folgende Vorgehensweise:

Als ersten Schritt schneide ich beispielsweise einen 1100 Pixel breiten Streifen mit dem Spektrum
aus dem gestackten Bild, wobei der linke Bildrand durch die Mitte des Sternabbildes verlduft.

Abbildung 7: Auswahlrechteck durch die Mitte des Sternabbildes



AnschlieBend schneide ich einen z. B. 600 Pixel breiten Streifen aus dem so gewonnenen
Ausschnitt, wobei der rechte Rand des Ausschnittes mit dem rechten Rand des urspriinglichen
Ausschnittes zusammenfallt.
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Abbildung 8: Auswahlrechteck zum Ausschneides des Spektrumks der 1. Ordnung

Ich erhalte somit fiir beide Spektren gleiche Wellenlédngen auf Pixeln mit gleichen x-Koordinaten,
wodurch die Kalibrierung ermoglicht wird, wenn beide Spektren ohne zwischenzeitliche
Veranderung der Konfiguration von Kamera und Gitter aufgenommen werden. Die Fehlergelle
betrdgt + 1 Pixel in der x-Koordinate. Spektren von Sternen der Spektralklasse A lassen sich
aufgrund der in darin stark auftretenden Absorbtionslinien der Balmerseire des Wasserstoffen ohne
ein Refwrenzspektrum kalibrieren und eigenen sich daher gut als Referenzspektren zur Kalibrierung
von Spektren anderer Sterne. Es empfiehlt sich daher, bei der Aufnahme von Spektren mit dem
Staranalyzer immer einen Stern der Spektralklasse A mit aufzunehmen.

Mit Fitswork ldsst sich auch eine Verbreiterung der Spektren darstellen. Die Vorgehensweise ist in
der Bedienungsanleitung des Herstellers des Gitters beschrieben (siehe a.a.O).

Abbildung 9: Spektrum von Alpha Herculis (Ras Algheti) mit der Kamera ASI
224 MC von ZWO

4. Auswertung der Spektren

Die bereits mehrfach erwéhnte Software Visual Spec zur Auswertung der Spektren wurde von der
franzsischen Amatuerastronomin Valerie Desnoux entwickelt und kann von der Internetseite
http://www.astrosurf.com/vdesnoux/ als Freeware heruntergeladen werden. Visual Spec erfordert,
dass Microsoft Visual Basic 6.0 auf dem Rechner installiert ist. Visual Spec wurde fiir Windows XP
entwickelt. Unter Windows 10 sollte es ebenso wie Visual Basic im Kompatibilitdtsmodus fiir
Windows XP und mit der Einstellung "als Administrator ausfiihren" betrieben werden. Auf der
vorgenannten Internetseite werden auch ein Benutzerhandbuch sowie Tutorials angeboten. Eine
deutschsprachige Anleitung hat Urs Fliikiger als PDF-Datei verdffentlicht”. Die von mir mit Fits-
work bewerkstelligte Bildbearbeitung erfolgt in dieser Anleitung mit der Software IRIS von
Christian Buil.*

Visual Spec ist in seinen grundlegenden Funktionen leicht zu erlernen, reagiert aber bei Fehlern mit
einem Programmabsturz. Dieser tritt bei mir regelmafig auf, wenn ich ein Profil mit einem
Tiefpassfilter glatten mochte.

Christian Buil stellt eine eigene Software zur Datenreduktion von Spektren zur Verfiigung.” In die-
ses Programm sind Verfahrensschritte zur vorbereitenden Bildbearbeitung integriert (Abzug von
Offset, Dark, Flat, Ausrichten des Spektrums) und es bietet Modi fiir verschiedene Spektrographen,


http://www.astrosurf.com/vdesnoux/

darunter auch fiir den Star Analyzer. Es kann mehrere Bilder in Stapelverarbeitung behandeln, was
bei spaltlosen Spektrografen voraussetzt, dass die Spektren ohne Versatz aufgenommen wurden.

Kiuflich erworben werden muss das Programm rspec.'”

Im Internet stehen dariiber hinaus die Software MIDAS der Europiischen Siidsternwarte (ESO)
sowie die Software IRAF des National Optical Astronomy Observatory (NOAO) zur Verfiigung.
Beide fiir den professionellen Einsatz konzipierten Programme sind fiir LINUX- Betriebssysteme
entwickelt. Die Fachgruppe Spektroskopie der Vereinigung der Sternfreunde stellt auf ihrer Inter-
netseite ein Paket mit MIDAS und der LINUX-Variante FEDORA sowie eine Einfiihrung unter
dem Meniipunkt Werkzeuge zum Download'” bereit. Dieses Paket liuft mittels einer Virtuellen
Maschine wie z. B. VMware Player auch auch Windwos-Rechnern. MIDAS ist
kommandozeilenbasiert und erfordert eine entsprechende Einarbeitung. Es ist sicher keine
Empfehlung fiir Anfinger und Gelegenheits-Spektroskopiker.

Fiir das IRAF-Projekt besteht eine eigene Internetseite'

Bei der Auswertung beschréinke ich mich auf das Kalibrieren der Spektren beziiglich der Wellen-
lange. Auf das Extrahieren eines Geréteprofils anhand eines synthetischen Musterspektrums, um
damit die Intensitdtskurve der Spektren berichtigen zu konnen, verzichte ich. Das hat schlicht und
einfach den Grund, dass ich damit bisher keine konsistenten Ergebnisse erzielen konnte. Meiner
Vorstellung zu Folge sollten Geréteprofile, die mittels Spektren von Sternen unterschiedlicher
Spektralklasse gewonnen werden, weitgehend identisch sein - was bisher nicht der Fall war.

5. Ergebnisse

Die bisher von mir aufgenommenen und ausgewerteten Spektren, respektive der mit Visual Spec
gewonnenen Profile, stelle ich im Folgenden geordnet nach den Spektralklassen der Sterne dar.

5.1 Spektralkasse O

Noch kein Spektrum vorhanden.



5.2 Spektralklasse B

y Cassiopaiae P Cygni v Pegasi
(Algenib)

Spektralklasse: B0.5elV Blla B2IV
scheinbare Helligkeit: 1,6 — 3 mag 4,82 mag 2,84 mag
absolute Helligkeit: -3,98 mag -7,9 mag -2,64 mag
Masse: 17 M, 30 M, 89M,,
Radius: 10 R, 76 R, 4,8 R,
Oberfldchentemperatur: 25.000 K 18.700 K 21.000 K
Leuchtkraft: 34.000 L, 610.000 L, 5.840 L,
Entfernung: 550 LJ 5.000 LJ 390 L
1 v Cassiopaie
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Abbildung 10: Spektralprofil von y Cassiopaie
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Abbildung 11: Spektralprofil von P Cygni
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Die Spektren von y Cassiopaie und P Cygni weisen Emissionslinien auf, die iiber das Kontinuum
hinausragen. Wéhrend y Cassiopaie von einer mitrotierenden Scheibe aus Gas umgeben ist, geht
von P Cygni ein starker Sternwind aus. Das starke UV-Licht beider Sterne ionisiert das Gas der
Scheibe bzw. des Sternwindes, die bei der Rekombinaton abgestahlten Photonen machen sich als
Emissionslinien bemerkbar. Bei P Cygni sind Emissionslinen nicht nur in den Wellenléngen der
Balmerserie zu erkennen, sondern auch fiir zwei Wellenlédngen des neutralen Heliums (He I).

Die Geschwindigkeit des Sternwindes von P Cygni fiihrt wegen des Dopplereffektes zudem zu einer
Blauverschiebung der normalen Absorbtionslinien, die so stark ist, dass sich diese Linien als "Trog"
im Kontinuum vor (d. h. zu kiirzeren Wellenldngen hin verschoben) der jeweiligen Emissionlinie
bemerkbar machen. Dieser Effekt ist jedoch mit dem Star Analyzer 100 nicht nachweisbar. Die
ebenfalls durch die Blauverschiebung der Absorbtionlinie bedingte steilere Flanke auf der "blauen"
Flanke der Emissionslinien ist jedoch erkennbar. P Cgyi ist der Namensgeber fiir diese Art von
Profilen, die bei Sternen mit schnellen Sternwinden vorkommen. P Cygni ist iiberdies als heisser
Uberriese einer der absolut hellsten Sterne der MilchstraBe, man beachte die angegebene
Leuchtkraft im Verhiltnis zur Sonnenleuchtkraft von iiber 600.000!

Bei y Cassiopaie handelt es sich um einen unregelméBigen Verdanderlichen, dessen Helligkeit von
Zeit zu Zeit auf 1,6 mag ansteigt, um darauthin auf 3 mag zu sinken. Derzeit wird seine Helligkeit
mit 2,2 mag angegeben. Die Ursachen fiir die Gasscheibe und die Helligkeitsschwankungen, die
vermutlich miteinander zu tun haben, sind noch weitgehend unverstanden.

L1 gamma Pegasi (Algenib)
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Abbildung 12: Profil y Pegasi

-15

Bei y Pegasi haben wir es ebeso wie bei y Cassiopaie mit 0
Leuchtkraftklasse IV uns somit um einen Unterriesen zu tun, -10

dessen Wassersoffvorrat im Kern erschopft ist und der sich e

bereits von der Hauptreihe weg entwickelt. Im Profil des ST ¥ Cassiopane
Spektrums von y Pegasi sind die Absorptionslinien der R

Balmerserie des Wasserstoffes eindeutig zu erkennen, die 1 ° N
Linie bei Ha ist jedoch nur schwach ausgeprégt. Zudem o5

zeigt sich zwischen den Linen von Hy und Hf eine deutliche >
Linie, die im mit Hilfe eines Vergleichsspektrums'” dem 110l

neutralen Helium zugeordnet werden kann (Linien bei

4471.479 A und 4471.68 A). Zudem werden im Bereich 18 Vit

zwischen 4200 A und 5200 A weitere breite Vertiefungen
erkennbar. Nach dem Handbuch der Sternfreunde'” kommen
in der Spektralklasse B noch das einfach ionisierte
Magnesium (Mg II), der einfach ionisierte Sauerfstoff (O II) |4bbildung 13: Quelle: Wiki
sowie das einfach und zweifach ionisierte Silizium (Si II Commons, Public Domain
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bzw. Si III) vor. Weder mit Spektren aus dem Bonner Spektralatlas, Band I + I1'*, noch aus Kahler,
Sterne und Thre Spektren'®, konnte ich jedoch die weiteren erkennbaren Linien mit den genannten
Elementen bzw.deren Ionen in eine befriedigende Ubereinstimmung bringen.
In der Tabelle zu Anfang dieses Unterabschnittes fillt auf, dass die fiir P Cygni angegebene
Temperatur geringer ist als die von Algenib, obwohl Algenib eine spétere Unterklasse aufweist.
Doch die Klassifizierung erfolgt nicht nach der Temperatur, sondern nach der Stirke bestimmter
Absorbtionslinien bzw. deren Verhéltnis zueinander. Die verschiedenen Druckverhéltnisse zwischen
den Leuchtkraftklassen lassen z. B. Verhéltnisse zwischen lonen und neutralen Elementen bei
hoheren Leuchtkraftklassen bereits bei geringeren Temperaturen auftreten. Bei geringeren
Temperaturen werden zwar weniger Atome ionisiert, die geringeren Druckverhéltnisse bei
Riesensternen erschweren aber die Rekombination, so dass die Atome wesentlich ldnger im

ionisierten Zustand verbleiben.

5.3 Spektralklasse A

o Lyrae o Coronae o Aquilae o Pegasi
(Wega) borealis (Atair) (Markab)
(Gemma)
Spektralklasse: A0V AOV/GOV ATV AOIV (B9.5 )
scheinbare Helligkeit: +0,026 mag +2,32 mag +0,76 mag +2,48 mag
absolute Helligkeit: +0,582 mag | +0,16/+5,05mag +2,22 mag -0,6 mag’
Masse: 2,135 M, 2,58/0,92 M, 1,79 M, M,
Radius: 2,362 R, 2,89/0,90 R, 1.63/2,03 R, 4,72 R,
Oberfldchentemperatur: 9600 K 9700/5800 K 6900/8500 K 9760 K
Leuchtkraft: 40,12 L, 74,0/0,81 L, 10,6 L, ?L,
Entfernung: 251LJ 75 L) 16,73 LI 133 LJ
* Schatzung, Quelle: Deutsches Wikipedia
-15

Unter den bisher von mir aufgenommenen Spektren befindet 1o ¢
sich auch ein Spektrum von der als "Einsteigerstern”
empfohlenen Wega. Bei Wega, Gemma und Atair handelt es s
sich um Hauptreihensterne (Zwerge). Gemma besitzt einen
Begleiter der Spektralklasse GOV, einen der Sonne sehr 0 >
dhnlichen Stern. Aufgrund dessen im Vergleich zur 1 ). { v
Hauptkomponente sehr geringen Leuchtkraft werden sich o !
Signaturen des Begleiters nicht im aufgenommenen ca e
Spektrum bemerkbar machen konnen. Atair zeigt eine +10—
Besonderheit darin, dass er aufgrund seiner schnellen .

Rotation stark abgeplattet ist, was sich in der unter-
schiedlichen Angabe der Radien (polar/dquatorial)
widerspiegelt. Die Abplattung fiihrt zudem zu einer
unterschiedlichen Oberflachentemperatur (kiihler am

+15:
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Aquator/heisser an den Polen). Spirlicher und auch
unterschiedlich sind die Angaben zu Markab, der entweder

Abbildung 14: Quelle: Wiki

Commons, Public Domain

als A0 Unterriese oder als B9.5 Riese ausgewiesen wird, und flir den zudem keine Angaben zur
Masse und zur Leuchtkraft verfligbar sind, weshalb ich verzichte, ihn in das nebenstehendem
Hertzsprung-Russel-Diagramm einzutragen (die absolute Helligkeit ist nur eine Schétzung).
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Abbildung 15: Spektralprofil Wega

Beim Vergleich des Profils voin Wega mit dem Profil des B II - Sterns Algenib fallen zwei Dinge
ins Auge: Die Linien der Balmer-Serie des Wasserstoffes sind ausgeprégter und die ausgeprigte
Linie des neutralen Heliums fehlt. Unter Zuhilfenahme von Spektren aus dem Bonner Spektralatlas,
Band I, sowie Kahler, Sterne und Ihre Spektren, konnte noch die in Abbildung 15 eingetragenen
Zuordnungen treffen.

alpha Corona Boeralis (Gemma)
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Abbildung 16: Spektralprofil Gemma

Das Profil von Gemma zeigt groe Ahnlichkeit mit dem Profil von Wega, was aufgrund der glei-
chen Spektralklasse auch zu erwarten ist. Gegeniiber dem Profil von Algenib zeigen die Profile der
beiden A 0 Sterne eine leichte Verschiebung des Intensitdtsmaximums in den Bereich zwischen
4500 A und 5000 A. Im nachfolgenden Profil von Atair wird das Intensititsmaximum bei 4900 A
besonders deutlich. Dabei sei darauf hingewiesen, dass diese Intensitdtsmaxima aufgrund der nicht
korrigierten Instrumentenempfindlichkeit (Instrumental Response) nicht die tatsédchlichen Inten-
sitditsmaxima sind.

Eine Besonderheit im Profil von Atair (Abbildung 17) zeigt bei der Ha - Linie, die anstelle des
Minimums bei 6563 A einen leichten Zacken aufweist. Es wiire in weiteren Beobachtungen, vor
allem mit Intrumenten hoherer Auflésungen, zu kldren, ob es sich hier um eine reale Erscheinung
handelt.
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Abbildung 17: Spektralprofil Atair

Eigenartigerweise zeigt das Profil von Markab vergleichsweise hohe Intensitit im Bereich bei
4000 A, mehr als der B 2 Stern Algenib. Weitere Beobachtungen wiren notwendig, um einen
intstrumentellen Fehler auszuschlieBen bzw. festzustellen.

alpha Pegasi (Markab)
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Abbildung 18: Spektralprofil Markab

5.4 Spektralklasse F

v Cygni d Aquilae
(Sadr)

Spektralklasse: F8lab FOIV + K
scheinbare Helligkeit: +2,23 mag +3,365 mag
absolute Helligkeit: -4,54 mag +2,46 mag
Masse: 12M, 1,65/0,67 M,
Radius: 150 £ 80 R, 2,4/0,61 R
Oberfldchentemperatur: 5800 K 7000/? K
Leuchtkraft: 33.000 L, 6,8 —7,9var/? L,
Entfernung: 1800 LJ 50LJ
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Der Stern & Aquilae ist ein F 0 Unterriese mit verdnderlicher Leuchtkraft, bei dem ein K-Stern als
Begleiter vermutet wird. Absolute Helligkeit und Oberflichentemperatur sind dhnlich den Werten
seines Nachbarsternes Atair (A7V); eine Uberlagerung der Profile der beiden Sterne zeigt eine sehr
groBe Ahnlichkeit. Lediglich die Absorptionslinien der Balmerserie nehmen in ihrer Intensitiit zu
den kiirzeren Wellenlédngen hin deutlich ab.

—— delta Aquilae

——— Atair
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Abbildung 19: Die Spektralprofile von delta Aquilae (blau) und Atair (rot)

gamma Cygni (Sadr)
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Abbildung 20: Spektralprofil von Sadr
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Bei Sadr handelt es sich um einen Uberriesen am spiten g
Ende der Spektralklasse F. Von den Absorptionslinien der e
Balmerserie sind nur noch die Ho- und die HB-Linie zu
erkennnen. Des Weiteren zeigen sich zahlreiche mehr oder
weniger ausgepriagte Absorptionslinien anderer Elemente.

¥ Sadr

Der Versuch einer Zuordnung gerdt mehr und mehr zu 1 ’ I

einem "heiteren Elementeraten" mit ungewissem Ausgang, 's

wenn mir die Anspielung auf ein beliebtes Fernsehquiz aus ™

meiner Jugendzeit erlaubt ist. Sichtbar gegeniiber Atair und 1l

0 Aquilae ist die Verschiebung des Intensititsmaximums von

Sadr zu langeren Wellenldangen hin. +15 vt
+20—
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Abbildung 21: Quelle: Wiki

Commons, Public Domain



5.5 Spektralklasse G

n Bodtis n Pegasi al a2 B Aquilae
(Muftid) (Matar) Capricorni | Capricorni (Alshain)
(Prima (Algedi)
Giedi)
Spektralklasse: GOIvV G2I1+FOV G3Ib G8.511-1V G9.5IV
scheinbare Helligkeit: 2,68 mag 2,95 mag 4,27 mag 3,57 mag 3,87 mag
absolute Helligkeit: 2,41 mag -1,18 mag -1,9 mag 0,98 mag 3,03 mag
Masse: 1,71 M, 3,82 M, 5.3 M, 2,05 M, 1,26 M,
Radius: 2,67 R, 18R, 130 R 8,4R, 3,28 R,
Oberfldchentemperatur: 6.100 K 5450K 5.300 K 5.030K 5.100 K
Leuchtkraft: 8,89 L, 247 L, 1.047 L, 40 L, 6L,
Entfernung: 371L) 167 LI 570 Lj 105 LJ 45 LJ

Unter den fiinf Vertretern der Spektralklasse G befinden
sich zwei Unterriesen (Mufrid und Alshain), der Riese
Algedi, der helle Riese Matar sowie der Uberriese Prima

Giedi. Algedi und Prima Giedi bilden den optischen Dop-

pelstern o Capricorni. Matar hat einen Hauptreihenstern
der Spektralklasse FO als Begleiter. Uber dessen Leucht-
kraft habe ich keine Angaben gefunden, sie diirfte jedoch
noch deutlich unter der Leuchtkraft des Unterriesen

0 Aquliae und damit in der GréBenordnung um einen
Faktor 10? unter der Leuchtkraft der Hauptkomponente
liegen. Signaturen des Begleiters diirften im Spektrum
nicht zu erkennen sein. Es fallt auf, das sowohl der
leuchtkriftige Riese Matar als auch der Uberriese im
nebenstehenden Hertzsprung-Russel-Diagramm die Linie
der jeweiligen Zustandkasse verfehlen.
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Abbildung 22: Quelle: Wiki

Commons, Public Domain

Fiir die Darstellung der Spektren der G-Sterne habe mittels der Funktion "Stack and Shift" von

Visual Spec die Profile mehrerer Spektren iiberlagert.
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—— Mufrid

B k' - Matar

——  Alshain
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Abbildung 2l3 : Spektralprofile der Sterne Mufrid, Matar und Alshain

Obwohl im Falle von Mufrid und Alshain die Spektralprofile von Sternen iiberlagert sind, die sich
am kurzwelligeren (Mufrid) bzw. am langerwelligeren (Alshain) Ende der Spektralklasse G
befinden, zeigt sich hinsichlich der Intensititsverteilung im Kontinuum kaum eine Anderung. Da
die Sonne ebenfalls ein Stern der Spektralklasse G ist, habe ich in dieser Graphik die Lage der
Fraunhoferlinien des Sonnenspektrums angegeben.

Name XAinA Herkunft

A 7594 irdischer Sauerstoff

a 7165 irdischer Wasserdanpf

B 6867 irdischer Sauerstoff

C 6563 Ha

D 5890, 5896 neutrales Natrium (Na I)

E 5270 neutrales Eisel (Fe I)

b 5167,5173, 5184 neutrales Magnesium (Mg I)
F 4861 Hp

d 4384 neutrales Eisen (Fe I)

G 4300 CH-Molekiil

g 4227 neutrales Kalzium (Ca I)

h 4102 Hd

H 3968 ionisiertes Kalzium (Ca II)
K 3934 ionisiertes Kalzium (Ca II)

Festzustellen ist, dass im Vergleich zu Mufrid bereits bei Matar die Ha - Linie schwécher ausfallt.
Bei Alshain ist diese nicht mehr nachzuweisen, und auch die Hf3 - Linie féllt schwicher aus. Zudem
zeigen eine Reihe von Absorptionslinien Ubereinstimmungen mit den Fraunhoferlinien, wobei sich
die Linien des einfach ionisierten Kalziums H und K nur noch als Plateau nach einem steilen Abfall
des Kontiuums zeigen.

Reizvoll war die Aufnahme der beiden Komponenten des Doppelsternes a Capricorni, die beide der
Spektralklasse G angehoren. Deren Spektralprofile sind in nachfolgemder Graphik dargestellt. Auch
bei den Spektralprofilen von Prima Giedi und Algedi zeigt sich das Verschwinden der Ho — Linie
und die Abschwichung der HP - Linie beim kiihleren Stern Algedi. Bei Algedi ist auch die Bande
des CH-Molekiils bei 4300 A schwiicher.
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Abbildung 24 Spektralprofil der Sterne Prima Giedi und Algedi

5.6 Spektralklasse K

o Bootis B Cygni A v Aquliae

(Arktur) (Albireo) (Tarazed)
Spektralklasse: KOIII K211+B8p K3II
scheinbare Helligkeit: -0,05 mag 3,18/5,82 mag 2,71 mag
absolute Helligkeit: -0,30 mag -2,45/-0,25 mag -3,38 mag
Masse: 1,08 M 14,52/3,84 M, 5,66 M,
Radius: 254 R, 69/? R, 95 R,
Oberfldchentemperatur: 4280 K 4.270/12.000 K 4210K
Leuchtkraft: 170 L 1.200/950 L, 2530L,
Entfernung: 36,7LJ 430 LJ 395 L

Tarazed
— Arkturus
— Albireo

0.3

Fel,Til

|
G

H+K 4300 4800 5300 5800 6300 6800 7300

Abbildung 25: Die Spektralprofile von Arktur, Albireo und Tarazed. Bei der Uberlagerung wurden
die Profile um jeweils 0,1 in der Y-Achse versetzt.
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Die Spektralprofile von Arktur, Albireo und Tarazed weisen
einen sehr dhnlichen Verlauf auf. Die Skala der Darstellung
beginnt, abweichend von den bisherigen Darstellungen, erst
bei 3.800 A, da den Profilen bei kiirzeren Wellenlingen
keine Information mehr zu entnehmen ist. Die Strahlungs-

-15

-10

leistung in diesem Spektralbereich ist fiir das eingesetzte o
Instrumenatrium bereits zu schwach. Bei dem in der Tabelle 0 P
angegebenen Begleiter von Albireo handelt es sich nicht um 1 I\
den im Teleskop sichtbaren blauen Begleiter, sondern um +5

einen engen Begleiter der Komponente A, der aus dem VIV
Spektrum dieser Komponente abgeleitet wird. +10—

In der Grafik eingetragen sind wieder Fraunhofer-Linien, +15 L

soweit sich eine Linie erkennen ldsst. Zwischen den Linien E
und F zeigt sich ein Einbruch im Kontinuum, moglicher-
weise aufgrund zahlreicher, im einzelnen nicht auflosbarer
Absorptionslinien. Zwischen den Linien b und F lasst sich  Abbildung 26: Quelle: Wiki

ein Absorptionsbereich erkennen, in denen nach dem Commons, Public Domain
Bonner Spetralatlas, Band II, Linien von nicht ionisiertem

Eisen und Titan vorkommen. Zwischen 5370 und 5410 A sind nach gleicher Quelle Linien von
Eisen und Chrom zu erwarten. Nach der Funktion "Elements" von Visual Spec finden sich im
Bereich zwischen 6620 und 6270 A zahlreiche Eisenlinien.

PO TBTATFIGIRKIMIL|T

5.7 Spektralklasse M
v Sagittae [3 Pegasi o Herculis
(Scheat) Ras Alghedi
A Ba/Bb
Spektralklasse: MOIII M2.5TI-1IT MSIb-1T GS8III/A91V-V
scheinbare Helligkeit: 3,47 mag 2.42 mag 3,35 mag 5,32 mag
absolute Helligkeit: -1,11 mag -1.41 mag -2,3 mag 1,8/2,8 mag
Masse: 1,37 M, 2.1 Mg 22-32M, | 2,5/2,0M
Radius: 55,1 R 95 R ca. 400 R, ?
Oberfldchentemperatur: 3.860 K 3.680 K 3.150-3.360 K 1 4.900/9.350 K
Leuchtkraft: 560 L, 1.500 L, 7.240-9330L,, | 126/26 L,
Entfernung: 258 LI 196 LI 196 LI 360 LJ

Der spektakuldrste der drei von mir bisher untersuchten M-Sterne ist sicherlich Ras Alghedi. Zum
einen hat er einen Belgeiter, der wiederum ein Doppelstern ist, der jedoch aufgrund der im
Vergleich zu Ras Alghedi geringen Leuchtkraft wohl keine Signatur in den Spektren hinterlassen
diirfte. Zum anderen beeindrucken seine physikalischen Daten. Es handelt sich um einen Stern auf
dem Asymptotischen Riesenast. In seinem Kern findet bereits Heliumfusion statt, zugleich das
Wasserstoffbrennen in der Schale. Sterne dieser Art weisen einen hohen Massenverlust aufgrund
starker Sternwinde auf und eine geringe Dichte auf, welche die Bestimmung der physikalischen
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Daten sehr unsicher machen. Der Radius von ungefahr 400 Sonnenradien reicht tiber die Marsbahn
hinaus und fiihrt zu einer enorm grof3en Oberfliche, die trotz der geringen Temperatur zu einer
Leuchtkraft fiihrt, welche die Leuchtkraft der Sonne um nahezu das Zehntausendfache iibersteigt.

— v Sagittae
—— Scheat
== Ras Alghedi

TiO

4300 4800 5300 5800 6300 6800 7300 7800

Abbildung 27: Spektralprofile von gamma Sagittae, Scheat und Ras Alghedi

Der Vergleich mit den Spektralprofilen von y Sagittae und 15

Scheat zeigt, wie rasch sich das Strahlungsmaximum bei .
spateren M-Sternen bei einer Temperaturdnderung von nur 10

wenigen 100 Grad ins Infrarote verschiebt. Kiihlere Tempe-

raturen begiinstigen das Vorhandensein von Molekiilen, die 5

bei hoheren Temperturen zerstort werden. Demenstprechend il -
nehmen die Absorptionsbanden der Molekiile zu niedrigeren 1 0 ység-.m:/\*"
Temperaturen hin zu. Der Literatur gemé8 sind die Banden v
von Titanoxid (TiO) sehr stark. Banden, in denen die Minima +5

mit TiO-Wellenldngen, die mit Visual Spec ermittelt wurden, ™
iibereinstimmen, sind in Abbildung 27 eingetragen. Bei +10—

anderen Banden liegen die angegebenen Wellenldngen von

TiO knapp beiderseits der Minima. +15 =
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Abbildung 28: Quelle: Wiki

Commons, Public Domain

5.8 Vergleich der Profile von Sternen unterschiedlicher Spektralklasse

Wie bereits am Ende von Kapitel 4 erwahnt, nehme ich keine Korrektur des Verlaufs der
Kontinuumskurve bei den einzelnen Profilen vor. Trotzdem zeigte der Vergleich einzelner Profile
bereits Unterschiede im Verlauf, die sich mit der Verschiebung des Strahlungsmaximums der Sterne
zu niedrigeren Wellenldngen bei abnehmender Temperatur erkldren lassen. Nachfolgende
Abbildung zeigt die Profile jeweils eines frithen Vertreters jeder "klassischen" Spektralklasse mit
Ausnahme der Spektralklasse O (das Spektrum eines O-Sternes konnte ich zum Zeitpunkt der
Erstellung dieser Graphik noch nicht aufnehmen).
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Die Verschiebung des Strahlungsmaximums der Sterne zu niedrigeren Wellenlédngen bei
abnehmender Temperatur lasst sich daraus eindeutig erkennen.

6. Resiimee

Mit dem Star Analyzer 100 und einer géingigen Planetenkamera lassen sich mit mit meinem 250
mm Newton bei relativ kurzen Belichtungszeiten Spektren von Sternen bis zu 5 mag aufnehmen,
aus denen im Falle von Sternen der Spektralklasse A und B die Balmerlinien des Wassersoffes von
Ha bis HO sowie bei B - Sternen auch Linien des neutralen Heliums deutlich zu erkennen sind.
Wann eine sinnvolle Grenze hinsichtlich schwicherer Sterne erreicht ist, bliebe weiteren Versuchen
vorbehalten. Bei G- und K-Sternen lassen sich eine Reihe von Linien den Fraunhoferschen Linien
zuordnen.

Aufgrund des Maxmimums der Quanteneffizienz der Bildsensors bei 500 mm und des vermutlich
ebenfalls auf den visuellen Bereich geblazten Transmissionsgitters dominiert selbst bei den
hauptsdchlich im blauen und UV-Licht B- und A- Sternen der Wellenldngenbereich zwischen 4500
und 5000 A. Aufgrund der zu kiirzeren Wellenlingen stark abfallenden relativen Intensitiit lassen
sich in diesem Bereich kaum Absorptionlinien ausmachen. Die Untersuchung dieses Bereiches setzt
wesentlich ldngere Belichtungszeiten bzw. hoheren Gain der Kamera voraus, bei mittleren
Wellenldnge ergébe sich eine Sittigung der Pixel.

Die Messung der Halbwertsbreite der Hf3 - Linie bei Wega und Gemma (beide Spektralklasse AOV)
ergab Werte zwischen 45 und 50 A. Dies als MaB fiir das Auflssungsvermdgen genommen, lige das
Auflésungsvermogen im Rahmen der Angaben des Herstellers des Star Analyzers. Welchen
Einfluss dabei die Druckverbreitung ausiibt, wire in einem Vergleich mit einem A0-Stern der
Spektralklasse II oder Ia/Ib zu tiberpriifen.

Eine Umformung der Dopplergleichung von AA = A * v/c nach v = AA/A * ¢ ergibt fiir fiir A = 5000
A und ein A) in Héhe des Aufldsungsvermogens 50 A eine Geschwindugkeit von 3000 km/sec, bei
ab der sich der Dopplereffekt in den Spektren bemerkbar machen sollte. Das entspricht der
Flichtgeschwindigkeit eine Galaxie in einer Entferung von ca. 135 Mio Lichtjahren (z = 0,01).

Die Grof3e des Bildsensors bestimmt in erster Linie den Abstand des Gitter vom Sensor. Zusammen
mit dem Offnungsverhiltnis ergibt sich die Zahl der Linien, die der konvergente Lichtstrahl
durchlduft, im Falle meines Instrumentariums ca 750 (rd. 7,5 mm * 100 Linien pro mm) Die Zahl
der Linien bestimmen das Auflésungsvermogen. Das Auflosungsvermogen lésst sich vergrofern
durch einen groferen Abstand zwischen Gitter und Sensor. Dem sind allerdings durch die freie
Offnung des Gitters von 24 mm Grenzen gesetzt. Eine Verdoppelung der Distanz wiirde zwischen



dem Lichtbiindel und dem Rand des Gitters nur noch einen Bereich von 4,5 mm lassen, um den der
Stern aus der Bildmitte ausgelenkt werden kann, um das Spektrum noch auf dem Sensor
abzubilden. Bei weiterer Auslenkung tritt eine Vignettierung und damit ein Verlust an Aufosung ein.
Da die Verdoppelung des Abstandes zwischen Gitter und Sensor sich auch der Abstand zwischen
dem Abbild des Stern und dem Spektrum der 1. Ordnung nach sich zieht, ist der Sensor der Skyris
132 vermutlich zu klein. Der Sensor miisste grof3 genug sein, um den Stern nahe der Bildmitte zu
halten und das Spektrum noch ganz abzubilden (z. B. Sensor einer DSLR mit AP-C Format).
Alternativ wére die seitliche Verschiebung der Kamera moglich, mit Erschwernis beim Stacken von
Aufnahmen und Kalibrieren anhand von Referenzspektren.
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