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Astronomische Spektroskopie

1. Vorwort

Die Spektroskopie war lange die Domane professioneller Astronomen und Observatorien. Seit der
Entdeckung des riesigen Potentials dieser Technik hat sie sich zu einem der wichtigsten Hilfsmittel der
Astrophysik entwickelt. Da Licht die einzige Informationsquelle tiber ferne Himmelsobjekte darstellt, ist
dies auch nicht weiter verwunderlich.

Das weit verbreitete geringe Interesse der Amateurastronomen hat wahrscheinlich im relativ hohen
Aufwand und dem fehlenden asthetischen Ergebnis seine Ursache. Verglichen mit konventioneller
amateurastronomischer Tatigkeit ist die Spektroskopie relativ kosten- und arbeitsaufwendig, da im
unteren Preissegment keine kommerziellen Spektrographen und Spektrometer erhaltlich sind.

Doch wenn man bedenkt, was mittels eines Spektrums Uber die sonst nur als Lichtpunkte
erkennbaren Sterne ausgesagt werden kann, bekommt die Spektroskopie einen ganz speziellen Reiz.
Element- und Geschwindigkeitsbestimmungen von Sternen und Gasansammlungen, die Billionen von
Kilometern entfernt sind, werden méglich — auch fir den Amateur. Es kdnnen Aussagen Uber Objekte
gemacht werden, wo wir niemals die Chance haben, und wahrscheinlich auch nie haben werden, uns
ihnen auch nur zu ndhern.

Ich habe im Rahmen der Jugendforschungsgruppe 'Academia’ der Schule mit anfanglich grosser
Skepsis begonnen, mich in das Thema einzulesen. Die Vorbehalte wichen jedoch schnell einer
grossen Faszination, als ich mit einem selbstgebauten Objektivgitter begann, Sternspekiren mit
geringer Aufldsung zu fotografieren. Als es an die Themenwahl fir diese Maturaarbeit ging, war die
Entscheidung deshalb einfach. Ich hatte so die Gelegenheit, in relativ kurzer Zeit einen Spektrometer
mit héherer Auflésung zu bauen und erste Spektren damit aufzuzeichnen.

Durch die Arbeit am Projekt konnte ich viele neue interessante Kontakte knupfen.

%

Die im Glossar erklarten Begriffe sind in der Arbeit mit " markiert.

Alle Wellenlangenangaben sind in A (Angstréom) gemacht. 1 A entspricht 0,1 nm oder 10" m. Die
Einheit ist offiziell nicht mehr zugelassen, doch sie wird vor allem in der (astronomischen)
Spektroskopie sehr haufig verwendet.

Dieses Mass wurde 1905 nach dem schwedischen Physiker J. A. Angstrém benannt. Er konnte den
Beweis erbringen, dass auf der Sonne Wasserstoff vorkommt und beschaftigte sich mit
Strahlungsgesetzen, die er auf die Sterne Ubertrug [Herrmann, 2001].

2. Dank

Ermdglicht wurde diese Arbeit in dieser Form erst durch die Grosszigigkeit von Finger Lakes
Instrumentation, die mir fiir dieses Projekt eine sehr gute CCD Kamera gebaut haben.

Ich moéchte all jenen ganz herzlich danken, die mich wahrend der Arbeit in irgendeiner Weise
unterstitzt haben. Speziell erwdhnen mdchte ich die folgenden Personen.

Dr. Rolf Heeb bin ich fur die sehr gute Betreuung dankbar. Er wusste mich stets zu motivieren und hat
mir wertvolle Tipps gegeben. Herrn H. Bésch mochte ich fir die Beschaffung und das Bearbeiten der
Aluminiumgrundplatte des Spektrometers danken. Ernst Pollmann, der Leiter der Fachgruppe
Spektroskopie der Vereinigung der Sternfreunde Deutschland, stand mit stets per E-Mail fir Fragen
zur Seite, sah meine Sonnenspektren durch und leitete die Plane fir den Spektrometer zur
Beurteilung an die ganze Fachgruppe weiter. An dieser Stelle ein herzliches Dankeschon an alle
Fachgruppenmitglieder, die meine ersten Plane kritisierten und mich so vor einer viel zu hoch
angesetzten Aufldsung bewahrten. Herr Roland Biicke hat mich in Sachen Lichtleitertechnik und
Einkopplungslésungen beraten und geduldig auf meine zahlreichen Fragen geantwortet. Ohne seine
Ratschlage zur Faserpolitur wiirde ich mir wohl mit unpolierten Faserenden auch bei den hellsten
Sternen die Zahne ausbeissen. Herzlichen Dank auch an die Kantonsschule Wattwil, die mir zwei gute
Parabolspiegel mit Halterungen aus einem alten Infrarotspektrometer schenkten. Ich hoffe, dass sich
der eine verwendete Spiegel auch in einem Spektrometer fiir den visuellen Bereich einigermassen
wohl fiihlt. Danken mdchte ich auch meinen Eltern, die mich beim Bau und wahrend der ganzen Arbeit
immer tatkraftig unterstiitzten und deren Hilfsbereitschaft auch mitten in der Nacht nicht abnahm. Urs
Jaeggi stellte mir sein 10 f/=10 Schmidt-Cassegrain Teleskop zur Verfligung.
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3. Grundlagen der Spektroskopie

3.1. Was ist Spektroskopie?

Die durch ein Spektrum ermoglichte Analyse der chemischen Zusammensetzung eines Gases wird
Spektroskopie oder Spektralanalyse genannt. Dies wird durch die fir die einzelnen Elemente
charakteristische Absorption oder Emission bestimmter Wellenlangen ermdglicht. Wahrend sich die
qualitative Spektralanalyse auf die Zuordnung von Spektrallinien zu Elementen durch Vergleiche mit
Spektren irdischer Substanzen oder Berechnungen beschrankt, befasst sich die quantitative Analyse
mit der Bestimmung von relativen Elementhaufigkeiten [Zimmermann & Weigert, 1995]. Ich werde
mich hier auf die optische astronomische Spektroskopie im sichtbaren Spektralbereich beschranken;
die Behandlung der vielfaltigen Anwendungen im Radio-, UV- oder Infrarotbereich wiirde den Rahmen
der Arbeit sprengen.

3.2. Geschichte der Spektroskopie

William Hyde Wollaston (1766-1828) bemerkte 1802 erstmals dunkle Linien im Sonnenspektrum.
Leider jedoch nahm er an, dass es sich bei ihnen um die natirlichen Grenzen zwischen den einzelnen
Farben handelt. Etwa zehn Jahre spater katalogisierte Joseph Fraunhofer (1787-1826) 574
Absorptionslinien im Sonnenspektrum, um Linsenprifungen durchzufiihren. Die starksten gefundenen
Linien bezeichnete er auf der roten Seite beginnend mit den Buchstaben A, B, C und so weiter. Er
stellte fest, dass seine D-Linie auch im Spektrum einer Kerzenflamme zu finden war. Er konnte weder
abschatzen, ob dieses Zusammentreffen zufallig war oder nicht, noch konnte er den Umstand
erklaren, dass die D-Linie im Sonnenspektrum dunkel, im Spektrum der Flamme jedoch hell war.

Mit einem Refraktor mit 10 cm Offnung begann Fraunhofer, die Spektren vom Mond, einigen Planeten
sowie hellen Sternen wie Sirius und Castor zu beobachten. Er stellte fest, dass die Haufigkeit der
einzelnen Spektrallinien der Sonne und der Sterne sowie unter den Sternen unterschiedlich war.
Leider wandte er sich daraufhin wieder dem Teleskopbau zu, und die Entwicklung der Spektroskopie
kam vorlaufig wieder zum Stillstand.

Es tauchten allmahlich Theorien zur Spektrenentstehung auf, auch die Vermutung, dass ein
chemisches Element oder eine Verbindung ein bestimmtes Spektrum hervorruft. Doch etwas verwirrte
die Chemiker: Fraunhofers D-Linie trat in beinahe allen Spektren auf. Robert W. Bunsen (1811-1899)
und Gustav Kirchhoff (1824-1887) fanden schliesslich die Lésung des Problems.

Bunsen versuchte, Substanzen durch die bei der Verbrennung in der Flamme des nach ihm
benannten Brenners entstehende Flammenfarbe zu identifizieren. Kirchhoff schlug vor, zur Analyse
ein Prisma zu verwenden. So entwickelten sie ein hochprazises Spektroskop. Sie fanden heraus, dass
es ihre Vorganger anscheinend mit Verunreinigungen ihrer Substanzen zu tun gehabt hatten, als
diese Fraunhofers D-Linie in beinahe allen Spektren beobachteten. Salz (Natriumchlorid) war in die
Substanzen gelangt und hatte so die D-Linie verursacht. Heute ist bekannt, dass die D-Linie
(eigentlich eine Doppellinie) von Natrium stammt.

Levis M. Rutherford gelang es 1864, ein Spektrum der Sonne bei hoher Dispersion zu fotografieren.
Andreas J. Angstréms Vermessungen von Absorptionslinien der Sonne von 1868 umfassten schon
1200 Linien, viele konnten bereits bekannten Elementen zugeordnet werden. Gegen das Ende des
19. Jahrhunderts konnten schon etwa 50 Elemente im Sonnenspektirum identifiziert werden.
Ausserdem entdeckte man ein neues Element, das nach dem griechischen Wort fiir Sonne (’helios’)
Helium genannt wurde.

In den 1870er Jahren gelang William und Margaret Lindsay Huggins die erste fotografische
Aufzeichnung von Sternspektren. Sie stellten auch fest, dass Nebel Emissionslinienspektren
aufweisen, was auf heisses Gas schliessen liess. Da Spiralnebel offensichtlich Spektren aufwiesen,
die den Sternen ahnelten, dréngte sich die Frage auf, ob diese nicht aus Milliarden unaufgelésten
Sternen bestehen und so riesige Galaxien ahnlich der Milchstrasse sein kéonnten. W. Huggins
entdeckte 1868 die durch den Dopplereffekt hervorgerufene Linienverschiebung (siehe 3.4.1.) bei
hellen Sternen durch visuelle Beobachtungen, doch seine daraufthin geschatzten
Radialgeschwindigkeiten lagen weit daneben. Durch die Arbeit von William W. Campbell wurde klar,
dass sich die Sterne mit hunderttausenden Kilometern pro Stunde durch das Universum bewegen
missen. Durch die Ausnutzung des Dopplereffektes konnten schon kurz darauf bisher unaufgeléste
Doppelsterne, sogenannte spektroskopische Doppelsterne (siehe 3.7.2.) nachgewiesen werden.
Diese Teilung der Spektrallinien wurde 1871 von Henry F. Talbot vorausgesagt.

Im Laufe der Zeit sammelte sich umfangreiches Datenmaterial an, doch die Erklarungsversuche fir
die zahlreichen Entdeckungen waren noch sehr vage.

Der wohl triumphalste Durchbruch der astronomischen Spektroskopie ist und bleibt wohl die
Entdeckung der Expansion des Universums [Hirshfeld, 2004].
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3.3. Spektren

Hier soll auf die physikalischen Hintergriinde der Spektralanalyse naher eingegangen und die
historischen Aspekte der Spektralklassifikation ndher betrachtet werden. Auch die Charakteristika und
Benennung von Absorptions- und Emissionslinien sind sicher zur Interpretation von Spektren von
Bedeutung.

3.3.1. Atomspektren
Zur Beschreibung von Atomspektren reicht das Bohr — Sommerfeld Atommodell aus. Alle folgenden
Ausfihrungen sind darauf abgestitzt.
Elektronen, die im Mittel weiter vom Kern Anregungszustand [n]
entfernt sind, stehen fir eine hdhere
Energie als Elektronen naher am Kern. s fooy © — 3
Allein beim Ubergang von einem héheren
auf einen niedrigeren Anregungszustand
kann Licht ausgesandt werden. Die
Frequenz des emittierten Lichtes mit der
Energiedifferenz  AE  zwischen den
Orbitalen hangen nach der
Frequenzbedingung

AE=h-v (3.3.1.1)
zusammen. h steht fur das Plancksche
Wirkungsquantum (6,626'10%* Js) und v
fur die Frequenz des Strahlungsquants.
Die Elektronen befinden sich
normalerweise im Grundzustand, in der
energiearmsten  Schale. Wenn ein
Elektron weiter vom Kern entfernt werden
soll, muss Energie aufgewendet werden. ]
Diese wird jedoch beim Zurtickkehren des
Elektrons in den Grundzustand wieder
freigesetzt. Die Abbildung 3.3.1. zeigt =
mégliche Ubergange eines Elektrons
zwischen den Orbitalen in einem
Wasserstoffatom. Jede senkrechte Linie
entspricht einem Energieniveau; die ifg;’; -
lonisationsgrenze ist mit einem grau 4341§
unterlegten Balken gekennzeichnet. e
Wenn sich ein Elektron zum Beispiel im E—
zweiten Energiezustand (n=2) befindet,
wird es versuchen, zuriick in den azh -
Grundzustand n=1 zu gelangen, indem es 950 A
ein Photon mit einer Energie abstrahlt, die 973 A
der Differenz von n=2 und n=1 entspricht. 1020 4
In diesem Beispiel wirde ein
Ultraviolettphoton mit einer Wellenléange
von 1,21610”7 m ausgesandt.
Ein Elektron in  einem hoheren Energieniveau [eV]
Energieniveau — zum Beispiel n=5 — kann Abb. 3.3.1. Energieniveaus des Wasserstoffatoms mit den ersten

den Weg in den Gr_l:JndZUStand auch .in vier Linienserien (Lyman, Balmer, Paschen, Brackett, Pfund)
mehrer Etappen zuricklegen und so im  [Tonkin, 2002].

Extremfall vier Photonen abstrahlen. Es

ist jedoch vollig unvorhersagbar, welchen Weg das Elektron nehmen wird, man kann lediglich die
Wabhrscheinlichkeit der einzelnen Ubergange berechnen. Bei den bisherigen Betrachtungen entstehen
Emissionslinien im Spektrum — Photonen werden emittiert. Der umgehrte Effekt, bei dem Elektronen
auf hdhere Energieniveaus gehoben werden, erzeugt Absorptionslinien, ein Photon wird “verschluckt.
Die Energie des Elektrons wird um den Betrag der Energie des absorbierten Photons erhéht.

freie Elektronen gebundene Elektronen

lonisierung

Rekombination

Emission

mégliche Ubergange

Absorption

Pfund

¢
Brackett

=
o

820

Paschen

Linienserien

HaHB Hy Ha
Balmer

Lyman

J—

Die Notation ionisierter Atome weicht von der in der Chemie gebrauchlichen Art ab (Fe3+, He®). Es
werden rdmische Ziffern verwendet. Der Grundzustand wird mit ’I' bezeichnet, einfach ionisierte
Atome mit’II’ und so fort. Fiir zweifach ionisierten Sauerstoff wird so zum Beispiel O 11l geschrieben.
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3.3.2. Molekiilspektren

Die Spektren von Molekiilen sind um ein Vielfaches komplizierter als atomare Spekiren, wo die
Energieniveaus praktisch nur durch die Elektronenorbitale bestimmt sind. In Molekilen spielen jedoch
noch weitere Effekte eine Rolle. Ein bestimmter Energiezustand wird zusatzlich durch in viele
Einzelzustéande geteilte quantisierte Vibrationszustande sowie durch eine wiederum quantisierte
Rotation charakterisiert [Kaler, 1994].

Die Betrachtung von Molekiilspektren wiirde den Rahmen dieser Arbeit sprengen.

3.3.3. Verbotene Linien'

Die durch Ubergénge mit einer extrem geringen Wahrscheinlichkeit hervorgerufenen Spektrallinien
werden als verbotene Linien bezeichnet. Unter Laborbedingungen kdnnen diese nicht nachgewiesen
werden — bis 1930 konnte man sie nicht erklaren. “Erlaubte* Ubergénge sind milliardenfach haufiger.
Die Entstehung solcher Linien soll am Beispiel des [O 1ll] gezeigt werden. Einer der bekanntesten
Vertreter dieses Typs ist das O**-lon, das knapp oberhalb des Grundzustandes ein Paar metastabiler
Zustande besitzt. Wenn ein Elektron einmal in diesen Zustand gelangt ist, kann es lange auf diesem
Energieniveau bleiben, bevor es wieder in den Grundzustand zuriickkehrt. Die Elektronen kénnen
durch eine Rekombinationskaskade oder einen Stoss von einem anderen Teilchen (meist einem
Elektron) in solche Zustédnde gehoben werden. Nachdem die Elektronen 10 bis 100 Sekunden (sic!)
auf diesem Niveau verweilt sind, kehren sie in einen der drei Grundzusténde zurtick und erzeugen ein
Paar starker Linien (fiir das Beispiel von [O 1] bei 5007A und 4959A) und eine schwéchere (in diesem
Fall bei 4363A). Die beiden helleren Linien sind in Spektren von Emissionsnebeln sehr dominant.
Linien verbotener Ubergéange sind in eckige Klammern gefasst, um sie von erlaubten abzugrenzen
(zum Beispiel [O Ill]). Astrophysikalisch sind die Linien von [N 1l], [S II], [Fe IlI], [Ne IlI] sowie [O III]
von Bedeutung.

Diese seltenen Ubergénge erhalten erst eine Bedeutung, wenn riesige Gaswolken geringer Dichte
beobachtet werden [Kaler, 1994].

3.3.4. Kirchhoffsche Gesetze
Es gibt grundsatzlich drei Spektrentypen:

kontinuierliches Spekt
kontinuierliche Spektren, Emissionslinien- e ey

und Absorptionslinienspektren. Die ; -
Kirchhoffschen Gesetze beschreiben die - \
Entstehung der jeweiligen Arten (siehe i, |
Grafik 3.3.4.) [Kaler, 1994]: e
Absorptionslinien -
1. Gase unter hohem Druck und v £ A Spekium
Festkorper erzeugen bei  hoher ‘ ‘
Temperatur ein kontinuierliches
Spektrum.
2. Ein Kontinuum weist nach dem
Durchgang durch ein Gas geringer Emissionslinien -
Dichte Absorptionslinien auf. Spektrum
3. Heisse Gase geringer Dichte erzeugen e N
ein  Emissionslinienspektrum  (das a8

eventuell mit einem schwachen
Kontinuum unterlegt ist).

heisse Gaswolke

. . . o Abb. 3.3.4. Die drei Spektrentypen. Eine weisse Lichtquelle strahit
Die meisten Sterne weisen kontinuierliche im gesamten sichtbaren Bereich; ein kontinuierliches Spektrum ist die
Spektren auf, die  Absorptionslinien Folge. Ein Absorptionsspektrum entsteht, wenn das Licht ein
aufweisen. Dies ist ein Hinweis dafiir, dass absorbierendes Medium durchlaufen muss, welches bestimmte

die St . Hiill kiihl Wellenléngen absorbiert. Emissionslinien entstehen durch heisses
& Sterne von éener rulle aus Kuhlerém  g,q geringer Dichte [Hirshfeld, 2004].

Gas umgeben sein missen. Man kann

mittels Spektroskopie nur die

Zusammensetzung dieser Sternatmosphare bestimmen, auf die unteren Schichten kann nur mittels
Theorien Uber den Sternaufbau und Uber die Sternentwicklung geschlossen werden.

3.3.5. Linienprofile

Die einheitliche Beschreibung von Linienstrukturen und die Ursachen fir eventuelle Veranderungen
der Linienprofile ist vor allem fUr die quantitative Spektralanalyse zentral. Hier soll die Linienstruktur
und die Effekte, welche die Linienbreite beeinflussen, naher betrachtet werden.

' Der Begriff 'Spektrallinie’ ist etwas irrefiihrend: Die Linienform des betreffenden Wellenlangenbereiches wird
durch die meist spaltférmige Eintritts6ffnung des Spektrometers hervorgerufen. Wenn zum Beispiel — wie in
diesem Projekt — eine punktformige Einkopplung verwendet wird, werden “Spektralpunkte® auf dem Empfanger
abgebildet.

SEITE4 / 39



Astronomische Spektroskopie

3.3.5.1. Charakteristika

Wenn die Analyse der Spektren Uber Elementzuordnungen hinausgeht, wird eine einheitliche
Charakterisierung der Linienstarke notwendig. Wahrend mit der sogenannten Aquivalentbreite die
totale Linienstarke berechnet werden kann, ist auch die Messung der Halbwertsbreite von Interesse.

3.3.5.1.1. Aquivalentbreite )
Die totale Linienstarke ist durch die sogenannte Aquivalentbreite gegeben. Sie kann durch
W, =] L1
o g
berechnet werden. | steht flr die Linientiefe, I, fir die zentrale Linientiefe und 7-/; fiir die restliche
Linientiefe. Das die Linie umgebende Kontinuum wird hier als /. = 1 definiert [Jaschek & Jaschek,
1990]. Die Bezeichnung 'Aquivalentbreite’ kommt daher, dass W, als die rechteckige Flache unter

dem Kontinuum gesehen werden kann, die den gleichen Flacheninhalt wie die eigentliche
Spektrallinie aufweist (siehe Grafik). Diese Messung mag in der Theorie sehr einfach erscheinen, in
der Praxis ist jedoch die Definition des Kontinuums kritisch. Eine Anleitung zur Fehlerrechnung bei der
Bestimmung von Aquivalentbreiten kann in [Eversberg & Vollmann, 2004] nachgelesen werden.

di (3.3.5.1.1)

cont. I, 1.

S
a

22T T T T
ZZ

0 NI
A A

Abb. 3.3.5.1.1. Parameter zur Berechnung der Aquivalentbreite. Die Linientiefe wird hier als I, die Zentrale Linientiefe als |,
und die Restintensitéat als 1-I, definiert. Die Intensitdt des Kontinuums wird =1 gesetzt [Jaschek & Jaschek, 1990].

3.3.5.1.2. Halbwertsbreite

Der Wellenlédngenbereich, den eine Linie einnimmt, wird mit Hilfe der sogenannten Halbwertsbreite
angegeben. Sie ist ein Mass fUr die in der Linie absorbierte oder emittierte Energie [Zimmermann &
Weigert, 1995].

Die Linienbreite wird bei der halben Intensitat des Intensitdtsmaximums oder -minimums gemessen.
Haufig wird sie in km/s angegeben; die Umrechnung kann mit der Formel fiir die Dopplerverschiebung
vorgenommen werden. Dies ist in der Praxis gunstig, da die Linienbreite auch von der
Rotationsgeschwindigkeit des spektroskopierten Objekts abhangt (siehe auch 3.3.5.6.) [Jaschek &
Jaschek, 1990].

Die Abbildung 3.3.5.1.2. zeigt das Profil einer Emissionslinie. | steht hier fur die Intensitat im
Linienmaximum, /2 fur die Intensitat auf halber Hohe des maximalen Strahlungsstroms und die
Strecke AB fir die Halbwertsbreite [Jaschek & Jaschek, 1990].

Abb. 3.3.5.1.2. Das Profil einer Emissionslinie.
Die Halbwertsbreite (hier die Strecke AB) ist die
Breite der Linie in der Hélfe der Zentralintensitét I.
[Jaschek & Jaschek, 1990]

3.3.5.2. Strukturbezeichnung )
Eine Spektrallinie besteht aus einem Kernbereich und einer Zone, die den Ubergang zum Kontinuum
ausmacht. Der Bereich auf der roten Seite des Kerns (‘core’) wird als roter Fligel (red wing’),

/ Abb. 3.3.5.2. Linienstruktur.

Links: Das Intensitdtsminimum oder -
maximum wird als Kern bezeichnet. Die
Ubergangsbereiche ins umgebende
Kontinuum werden Fliigel genannt.

Rechts: Bei interstellaren Linien ist der
Kern (core’) ,  Flugelbereich  beinahe nicht vorhanden
[Jaschek & Jaschek, 1990].

roter Flugel
('red wing’)

blauer Fligel
(’blue wing’)
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derjenige auf der blauen Seite als blauer oder violetter Flugel (’blue wing’) bezeichnet. Die
Flugelbereiche sind bei interstellaren Spektrallinien* beinahe nicht vorhanden [Jaschek & Jaschek,
1990].

3.3.5.3. Banden

Die Gesamtheit vieler Linien, deren Abstand zur roten oder blauen Seite des Spektrums immer
geringer wird, wird als Bande bezeichnet. Diese Erscheinung wird durch Molekiile hervorgerufen. Die
Energieniveaus eines Molekils sind durch eine Kombination von Vibrationszustdanden und
Elektronenbahnen gegeben. Die zu einer gegebenen Kombination von Elektronenbahnen und
Vibrationszustanden gehérenden Ubergénge bilden die einzelnen Linien einer Bande [Kaler, 1994].
Bei niedrigerer Auflésung kdnnen die jeweiligen Komponenten oft nicht getrennt werden.

AN A

(@ ®)
|— Bandenkopf -

A

Abb. 3.3.5.3.1. Bei den schematischen Darstellungen ist jeweils die Intensitét (y-Richtung) gegen die Wellenldnge
aufgetragen. Die Wellenldnge in den Abbildungen nimmt jeweils von links nach rechts zu. Links [Jaschek & Jaschek,
1990]: a) Gegen die rote Seite schwédcher werdende nicht aufgeléste Bande. b) Gegen die violette Seite hin
schwécher werdende Bande. Mitte: Intensitdtsverlauf der teilweise aufgeldésten Bande des atmosphérischen O, bei
7621 A. Rechts: Aufnahme, die zur Erstellung des in der Mitte abgebildeten Intensitétsverlaufs verwendet wurde
[Aufnahme des Verfassers].

3.3.5.4. Emissionslinienbegleitende Absorptionslinien

Wenn eine Absorptionslinie eine Emissionslinie begleitet, kann sich dies in verschiedenen
Linienprofilen bemerkbar machen. Drei Mdglichkeiten sind in den Abbildungen 3.3.5.4.1. bis 3.3.5.4.3.
dargestellt. Es ist jeweils die Intensitat gegen die Wellenlange aufgetragen.

Die Abb. 3.3.5.4.1. zeigt ein Profil, welches als 'zentrale Emission’ ('central emission’) bezeichnet wird.
Eine Emissionslinie Uberlagert eine schwachere Absorptionslinie, sodass der Emissionsanteil
abgeschwacht wird. Wenn die Absorptionslinie breiter als die Emissionslinie ist, sind auf der roten und
blauen Seite der Linie relative Intensitdtsminima sichtbar. In der Abbildung 3.3.5.4.2. ist eine
sogenannte zentrale Selbstabsorption (‘central absorption core’ oder ’self-absorption’) zur erkennen.
Eine starke Emissionslinie Uberlagert eine schwéachere Absorptionslinie, sodass die letztere nur noch
ansatzweise zu erkennen ist. Der Fall von 3.3.5.4.3 wird als ’fill in’ bezeichnet. Die Spektrallinie ist
kaum zu sehen. Diese Profilart tritt auf, wenn sich anndhernd gleich breite und gleich starke
Absorptions- und Emissionslinien Uberlagern. Ein weiteres Beispiel emissionslinienbegleitender
Absorptionslinien waren P Cygni Profile, die unter 3.6.1. (Sternwinde und P Cygni Linienprofile) naher
beschrieben sind.

—_——TT T ———
-- 2

______ A

Abb. 3.3.5.4.1. [Jaschek & Jaschek, 1990]

1. Ein Profil, dass als 'zentrale Emission’ bezeichnet wird. Eine Emissionslinie (iberlagert eine schwéchere Absorptionslinie.

2. Eine zentrale Selbstabsorption kommt durch das Zusammenfallen einer starken Emissionslinie mit einer schwécheren
Absorptionslinie zustande. Die Absorptionskomponente ist darum nur noch ansatzweise innerhalb der Emissionslinie erkennbar.

3. Bei einem sogenannten fill in’ (berlagern sich annéhernd gleich starke Emissions- und Absorptionslinien, sodass die
entstehende Linie kaum vom umgebenden Kontinuum zu unterscheiden ist.

3.3.5.5. Natiirliche Linienbreite

Spektrallinien haben durch die Ausdehnung der Energieniveaus eine natlrliche Breite. Das Profil
schwacher Spektrallinien &8sst in Abhangigkeit von der Frequenz berechnen. Es entspricht dem sog.
Massenabsorptionskoeffizienten «, , der durch

e?v
2 3
PR L Sepme . (3.35.5)
4rey pme ) 02,2
V—VO) H
6symc
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gegeben ist [Kitchin, 1995]. Hier steht N fur die Anzahl Oszillatoren (hier Elektronen) pro
Quadratmeter, m und e flr die Masse und Ladung eines Elektrons, v, fur die Zentralfrequenz der
Spektrallinie und &, fiir die elektrische Feldkonstante (8,85410™"> Fm™). Dieses Profil wird auch

Lorentzprofil genannt. Die Betrachtung starker Absorptions- und Emissionslinien wirde den Rahmen
dieser Arbeit sprengen, diese kann jedoch zum Beispiel in [Kitchin, 1995] nachgeschlagen werden.

20

151 Abb. 3.3.55. Das \Verhalten des
Absorptionskoeffizienten mit der Frequenz
fir Hy. Dies entspricht gerade dem
natlirlichen Linienprofil schwacher
Spektrallinien. [Kitchin, 1995].

0 i - | 1 1
50 40 30 20 10 10 20 30

0
Av (108 Hz)

3.3.5.6. Linienverbreiterung

Die grésste Schwierigkeit der quantitativen Spektralanalyse stellt die Abschatzung der Starke der
Linienverbreiterung dar.

In der astronomischen Spektroskopie kénnen die schmalen natirlichen Linienprofile meist nicht
beobachtet werden. Eine Ausnahme bildet die interstellare Lyman- ¢ -Linie [Kitchin, 1995]. Die
Linienbreiten werden von anderen Faktoren bestimmt, von denen im Folgenden einige betrachtet
werden.

3.3.5.6.1. Druck

Die Linienverbreiterung durch Druck ist vielfach der dominante Verbreiterungseffekt in Sternspektren.
Atome, lonen oder Molekile werden durch nahe Atome, lonen, Molekule, freie Elektronen und
Atomkerne beeinflusst. Die Beeinflussung der Teilchen in einem Gas, welches eine gentigend kleine
Dichte aufweist um Linien- oder Bandenspektren hervorzurufen, macht sich durch eine Anderung der
Energie der Elektronenbahnen bemerkbar. Jedes Atom wird um einen anderen Betrag gestort. Da bei
konstanter Temperatur und steigendem Druck der Abstand zwischen den Teilchen kleiner wird, nimmt
auch die Beeinflussung der Energieniveaus bei steigendem Druck zu [Kitchin, 1995].

3.3.5.6.2. Dopplereffekt
Nach der Linienverbreiterung durch Druck ist der Dopplereffekt die am haufigsten auftretende Ursache
breiter Linienprofile.
Die Atome oder Molekiile in einer Gaswolke sind in standiger Bewegung, sodass eine Spektrallinie
immer blau- und rotverschoben ist. Bei einer Temperatur von 6000 K wird die H« Linie bei 6563 A
durch den Dopplereffekt um etwa 0,2 A verbreitert. Die Verbreiterung der Linien durch die
temperaturbedingte Geschwindigkeit der Atome kann durch

Avp _Ap Vo (3.3.5.6.2.)

Vo Ao c

berechnet werden. Hier steht Avp bzw. AApfir die Dopplerbreite, V, fur die wahrscheinlichste

Geschwindigkeit bei gegebener Temperatur und m fir die Masse des absorbierenden oder
emittierenden Atoms. Die Geschwindigkeit V, kann durch die Formel

Vo =v2kT Im (3.3.5.6.3.)
berechnet werden [HansImeier, 2002].

Durch die Rotation eines Objektes werden die Spektrallinien ebenfalls durch den Dopplereffekt
verbreitert. Wenn die Rotationsachse eines Sterns zum Beispiel nicht mit der Sichtlinie des

1-1[% 1-1 [%
) 200 km/e
5 ) 100 km/a 400 xkm/a
10
1t 10}
20 15}
25 : \ s
X - -4 -2 A
30 0 km/a 6 0 2 4 B AlA)
351 Abb. 3.3.5.6.2.1. Die Linienverbreiterung durch den Dopplereffekt bei rotierenden
. . Objekten fiir 0 km /s, 100 km/s, 200 km/s und 400 km/s [Jaschek & Jaschek, 1990].

-Ei -2 -1 0 1 2 éz\(i
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Beobachters zusammenfallt, bewegt sich eine Seite auf die Erde zu, die andere von ihr weg. Da auch
hier Rot- und Blauverschiebungen gleichzeitig auftreten, werden die Linien verbreitert [Tonkin, 1995].
Pulsierende oder turbulente Sternoberflachen erzeugen ebenfalls durch diesen Effekt verbreiterte
Linien.

3.3.5.6.3. Zeeman - Effekt

Durch den Zeeman — Effekt werden Spektrallinien in drei Komponenten geteilt, eine davon bei der
normalen Wellenlange und die beiden anderen auf der blauen und roten Seite. Im sichtbaren Bereich
liegt die Teilung bei etwa 0,1 A pro Tesla (10"'mT™"). Bei sehr hohen Feldstarken (>0,5 Tesla) kann es
zum Paschen-Back Effekt kommen, wobei die einzelnen Komponenten in mehrere Linien gespalten
werden. Bei mittlerer spektraler Auflosung ist dies jedoch nicht feststellbar. Noch hdhere, extreme
Feldstarken (> 10° Tesla) haben einen quadratischen Zeeman — Effekt zur Folge, wobei die Linien zu
héheren Frequenzen hin verschoben werden. Solch starke Magnetfelder kénnen nur auf weissen
Zwergen* und Neutronensternen* gefunden werden [Kitchin, 1995].

3.3.5.6.4. Doppelsterne

Normalerweise machen sich spektroskopische Doppelsterne dadurch bemerkbar, dass sich die
Spektrallinien im gemeinsamen Spektrum regelmassig teilen und wieder vereinigen (siehe 3.6.2.). In
einem Spektrum mit niedriger Auflésung kann die Teilung der Linien nicht festgestellt werden, die
Linienbreite verandert sich jedoch periodisch. Einige Doppelsterne wie W Uma — Sterne haben einen
so geringen Abstand, dass sie sich beriihren und sogar eine gemeinsame Photosphare haben
kdénnen; in diesem Fall wird auch ein Spektrometer hdchster Auflésung nur eine einzige Spektrallinie
mit variabler Ausdehnung zeigen [Kitchin, 1995].

3.3.5.6.5. Gravitationsverdunkelung

Die Helligkeit eines Gebietes auf einer Sternoberflache ist direkt proportional zur lokalen
Fallbeschleunigung. Bei engen Doppelsternen und schnell rotierenden Sternen schwankt die
Anziehungskraft auf der Oberflache und mit ihr die Helligkeit. Dies hat schmalere Spektrallinien zur
Folge [Kitchin, 1995].

3.3.5.6.6. Oberfldchenstrukturen

Wenn Sterne sonnenfleckenartige Strukturen aufweisen oder Haufigkeitsschwankungen bestimmter
Elemente wie in Ap-Sternen zeigen, wirkt sich dies auf einzelne Spektrallinien aus. Wenn ein Stern
genugend schnell rotiert, kénnen Verdnderungen festgestellt werden, wenn bestimmte Gebiete
sichtbar werden und wieder auf der abgewandten Seite verschwinden. So kénnen Karten von
Sternoberflachen erstellt werden. Diese Technik wird auch Doppler — Kartierung genannt [Kitchin,
1995].

3.3.5.6.7. Isotope

In sehr schmalen Linien wie jenen von interstellarer Materie kénnen Linienteilungen beobachtet
werden. Dies wird durch die winzigen Unterschiede der zu einer Linie gehdérenden Energie von
Isotopen des gleichen Elements hervorgerufen. Wen dieser Effekt nicht aufgelést werden kann oder
die Linien durch andere Mechanismen verwaschen werden, erscheint die betreffende Linie breiter
[Kitchin, 1995].

homogene Scheibe Randverdunkelung Gravitations- und Randverdunkelung

e —T

Ea G ity frg ol S i d Eois vl sty St i e i d B e s e s e T
-1.5-1.0-05 0.0 05 1.0 1.5 -1.5-1.0-05 0.0 ©5 10 1.5 -1.5-1.0-05 00 05 10 1.5
Geschwindigkeit {uaq) Geschwindigkeit (vag) Geschwindigkeit {vag)

Abb. 3.3.5.6.1. Schematische Sternbilder mit den zugehérigen Linienprofilen. Der Abstand der zwei gestrichelten
Linien entspricht jeweils der Halbwertsbreite. Links: Das unverbreiterte Linienprofil einer kreisférmigen
Sternscheibe homogener Helligkeit. Mitte: Absorptionslinie einer randverdunkelten Sternscheibe. Rechts: Profil
eines abgeplatteten, gravitations- und randverdunkelten Sterns. Aus: [Cohen et al., 2005].
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3.4. Beispiele der Moglichkeiten der Spektroskopie

Das astrophysikalische Potential der Spektroskopie ist in den meisten Wellenlangenbereichen sehr
gross. In diesem Abschnitt wird auf drei Beispiele der Méglichkeiten der Spektroskopie im sichtbaren
Spektralbereich eingegangen, die auch heute zur klassischen Spektrenauswertung zahlen.

3.4.1. Radialgeschwindigkeitsmessung
Die relative Geschwindigkeit eines astronomischen Objekts relativ zur Erde entlang der Sichtlinie
eines Beobachters wird Radialgeschwindigkeit genannt. Durch die Geschwindigkeit wird die Position
der Spektrallinien dieses Objekts verandert. Dieser Effekt wird Doppler-Effekt genannt. Friihe
Versuche der Bestimmung dieser Geschwindigkeit reichen bis zu Huggins visuellen Beobachtungen
zurlick (siehe 3.2.). Mit der Formel

c¥Fv

ctv
lasst sich die (geozentrische) Radialgeschwindigkeit v berechnen. f steht hier fur die gemessene
Frequenz einer Spektrallinie, f, fur die Ruhefrequenz der betreffenden Linie und c¢ fur die

Lichtgeschwindigkeit. Das obere Vorzeichen ist bei zunehmender Entfernung zu verwenden. Wenn
sich das Objekt also vom Beobachter weg bewegt, erscheint ihm das Spektrum rotverschoben; kommt
die Lichtquelle jedoch naher, werden die Spektrallinien blauverschoben. Geschwindigkeiten von der
Erde weg (Rotverschiebungen) werden positiv gesetzt [Kitchin, 1995].
Mit dieser Methode der Radialgeschwindigkeitsmessung konnten auch extrasolare Planetensysteme
(Planetensysteme um andere Sterne als die Sonne) nachgewiesen werden. 1995 entdeckten Michael
Mayor und Didier Queloz einen Exoplaneten um den Stern 51 Pegasi. Planeten dndern wahrend ihres
Umlaufens um einen Stern dessen Radialgeschwindigkeit geringfligig. Durch das periodische
“Wackeln® kann auf Planeten geschlossen werden.
Fir einige Anwendungen wie die Suche nach extrasolaren Planeten muss die Geschwindigkeit der
Erde auf ihrer Bahn um die Sonne berlicksichtigt werden. Die so korrigierte Radialgeschwindigkeit
wird heliozentrische Radialgeschwindigkeit genannt, da sich diese nun auf die Sonne bezieht. Diese
Geschwindigkeit kann durch

Vy =Vg +vE[sin5A -8iNdy +C0SJ 4 - COS S, ~cos(a0 —ay )] (3.4.1.3))
berechnet werden. Die heliozentrische Radialgeschwindigkeit wird hier als vy, die geozentrische als v
bezeichnet. vg steht fir die Bahngeschwindigkeit der Erde (durchschnittlich 29,78 km s'1), und o
fur die Rektaszension und J, fir die Deklination des Objekts. Fir a,und &, ist die Rektaszension
und Deklination des Apex* der Bahnbewegung der Erde zum Beobachtungszeitpunkt zu setzen. In
diesem Zusammenhang wird nicht der Apex der Bewegung der Sonne gegeniber den
Nachbarsternen gebraucht, sondern die scheinbare Bewegungsrichtung der Erde zu einem
bestimmten Punkt hin. Dies kann mit den Formeln

5, =sin"'(cot g - sinag -sing) (3.4.1.4))

a, =ag —cos’1(— tand, ~tan58) (3.4.1.5))

berechnet werden. Die Neigung der Ekliptik (23° 27°) wird hier als ¢ bezeichnet, ag und J&gstehen
hier fur die Rektaszension und Deklination der Sonne zum Beobachtungszeitpunkt [Kitchin, 1995].

Fof,. (3.4.1.1.)

3.4.2. Bestimmung der Oberflaichentemperatur

Das Ermitteln der Oberflachentemperatur setzt ein
e — vollstandig kalibriertes Spektrum voraus, die
|~ Verschiebungsgesetz Empfindlichkeitskurve der Kombination Teleskop
und Spektrometer muss berticksichtigt werden.
Die Oberflachentemperatur kann mittels des
Wienschen  Verschiebungsgesetzes  ermittelt
werden. Wenn die Wellenlange des
Intensitdtsmaximums  4,,, ~ des  Spektrums

bekannt ist, kann die Temperatur T durch

T=-2 [r]=k (3.4.2)

max
berechnet werden. Die Wien-Konstante b besitzt
einen Wert von ca. 2,89810° Km. Diese
Abb. 3.4.2. Die Strahlung eines schwarzen Kérpers in ~ Gesetzmassigkeit kann ahngewandt werden, da
Abhangigkeit von T nach der Planckschen Strahlungs-  Sterne beinahe ideale schwarze Koérper sind. Die
formel. Die Abbildung zeigt die Kurvenschar Is(2) [Grehn  Apb, 3.4.2. zeigt die temperaturabhangigen
& Krause. 1996]. Spektren schwarzer Kérper. Die der Kurve zu
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Grunde liegende Funktion wurde durch Max Planck gefunden [Kaler, 1994].

Wenn das Intensitdtsmaximum nicht auf dem Ausschnitt des Spektrums zu sehen ist, kann man
versuchen, die Temperatur mit Hilfe der Planck-Kurve zu ermitteln. Die Resultate sind mit Vorsicht zu
geniessen, da Effekte wie zum Beispiel die interstellare Absorption das Spektrum beeinflussen.

3.4.3. Elementhaufigkeiten

Je mehr Atome eines bestimmten Elements an der Bildung der zugehdérigen Spektrallinien beteiligt
sind, desto starker sind die betreffenden Linien. Dies kann flir die (grobe) Bestimmung der
Elementhaufigkeiten in einer Sternatmosphéare verwendet werden.

Eine weitverbreitete Methode benutzt eine Wachstumskurve, die von dem dekadischen Logarithmus
der normalisierten Aquivalentbreite (Aquivalentbreite dividiert durch die Wellenlange) und dem
dekadischen Logarithmus der effektiven Anzahl Atomen, die an der Bildung der Spektrallinie beteiligt
sind, abhangt. Diese Kurve wird nun mit dem beobachteten Kurvenbereich verglichen. So kann die
Anzahl der Atome eines bestimmten Energieniveaus berechnet werden. Dies erlaubt wiederum
Schlisse auf die Haufigkeit von Atomen des betreffenden Elements in anderen Energiezustanden.
Eine genauere Beschreibung mit einem Beispiel ist in [Kitchin, 1995] zu finden.

Die genauere Bestimmung von Elementhaufigkeiten macht die Verwendung von Modellen der
Sternatmosphare nétig [Kitchin, 1995].

3.5. Entwicklung der Spektralklassifikation

Es hat Uber hundert Jahre gedauert, bis sich die Spektralklassifikation von frihen Versuchen bis zur
heute verwendeten Harvard-, MK- oder Yerkes-Klassifikation entwickelt hat. Doch die Entwicklung ist
noch nicht abgeschlossen, 1999 wurden zwei neue Spektralklassen eingefihrt. Damit konnte eine
Licke im bestehenden Schema geschlossen werden, die durch die Entdeckung von bis dahin
weitgehend unbekannten Objekten entstanden war.

3.5.1. Die Secchi - Klassifikation

Der Jesuitenpater Angelo Secchi versuchte in den sechziger Jahren des 19. Jahrhunderts die
verschiedenartigen Sternspektren in Gruppen einzuteilen. Sein System hatte schon Ahnlichkeiten mit
dem modernen Klassifikationsschema und wird in &lterer spektroskopischer Literatur haufig
angewandt. Die finf Grundtypen charakterisieren folgende Eigenheiten der Spektren [Kaler, 1994]:

Typ I: Starke Wasserstofflinien; blau-weisse Sterne (Sirius, Wega).

Typ Il:  Zahlreiche Metalllinien (Natrium, Kalzium, Eisen), schwachere Wasserstofflinien; gelbe oder
orangefarbene Sterne (Sonne, Capella, Arkturus).

Typ lll:  Auffallige Banden, die aus vielen, jeweils zur blauen Seite starker werdenden Linien

bestehen, dazu die Metalllinien des Typs Il; orangefarbene Sterne (Beteigeuze, Antares).
Typ IV:  Banden, die zur roten Seite starker werden; tiefrote Sterne (nicht heller als 5™; nur wenige
mit blossem Auge beobachtbar).
Typ V:  Helle Linien im Spektrum, entweder zusatzlich oder anstelle von Absorptionslinien.

1904 entdeckte man, dass die Banden vom Typ Ill von Titanoxid stammen. Secchi erkannte, dass
Kohlenstoffverbindungen die Banden des Typs IV erzeugen. Da der Typ V Emissionslinien aufweist

(Secchi  nannte diese FZp 35 Bedeutende Spektralkataloge (aus [Paturi, 1996))

noch “helle Linien®), wies

dies auf heisses Gas Bezeichnung oder Autor(en) Anz. Objekte Jahr
. . Suggli Spettri Prismatici dei Corpi Celesti (Secchi) 316 1867
unter geringem Druck hin. Flemi 10351 1890
Heute ist bekannt, dass Vemllng d Miill 4051 1893
diese Emissionslinien LOQE und Mufler 470 1902
durch ausgedehnte diinne ockyer ,
Sternatmospharen Miss Cannon . . . 1122 1909
Henry Draper Catalogue (Pickering, Miss Cannon) 225’300 1924
hervorgerufen =~ werden. g i ted Areas (Becker, Payne, Sch 35000 1931
Solche Linien treten auch —>electe reas (Becker, Payne, Schwassmann)

in Spektren von Nebeln* auf. E. C. Pickering definierte diesen 5. Typ der Secchi - Klassifikation spater
um; sodass damit nur noch heisse Sterne mit breiten Emissionslinien von Helium, Kohlenstoff und
Stickstoff (Wolf-Rayet-Sterne*) sowie Planetarische Nebel* beschrieben wurden [Kaler, 1994].

3.5.2. Das Harvard-Schema

Im Laufe der Zeit wurde klar, dass die Einteilung in finf Klassen viel zu grob war. Es wurden viele
feinere Klassifikationsansatze vorgeschlagen, bis Pickering durch die Veroffentlichung eines
erweiterten Secchi-Schemas den Durchbruch schaffte. Anstelle rémischer Zahlen wurden
Grossbuchstaben eingesetzt (siehe Tab. 3.5.2.2.).
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Henry Draper, der als erster Uberhaupt Sternspektren fotografieren konnte, hatte noch kurz vor
seinem Tod versucht, die Klassifikation zu verbessern. Mit Drapers Erbe wurde am Harvard
Observatorium die Arbeit an einem neuen Schema fortgesetzt. Als die Arbeiten am Henry Draper
Catalogue in den 1920er Jahren abgeschlossen wurde, beinhaltete der Katalog tiber 200'000 Sterne
[Hirshfeld, 2004]. Die einzelnen Kataloge, die in den Harvard Annals veroffentlicht wurden, bilden
zusammen das Henry Draper Memorial. Auch heute werden Sterne noch mit ihrer HD-Nummer
benannt, die im endgultigen Henry Draper Katalog festgehalten sind.

Der erste Klassifikationsansatz nach dem Harvard-System benutzte die Buchstaben A bis Q (ohne J)
in alphabetischer Reihenfolge (siehe Tabelle 3.5.2.2.). Die Existenz der Klasse C wurde von Pickering
von Anfang an angezweifelt; die Unterschiede zwischen E und G sowie zwischen H, | und K waren
fraglich.1896 wurden die Klassen D, L und | entfernt, K dem Typ G angenédhert und E mit F vertauscht.
Die Klassen E und H wurden anderen Klassen angegliedert und die Einfuhrung des Typs C stellte sich

als Resultat schlechter Fotoplatten Tap. 3.5.2.2. Die Urspriinglichen Harvard-Spektraltypen
heraus. Durch die Weiterentwicklung der  [Kaler, 1994]

Spektrographen wurde die Qualitat der “ggccni Draper (Harvard)

Spektren noch einmal signifikant besser A
und eine genauere Unterteilung wurde B
sinnvoll. Antonia Maury publizierte 1897
ein komplett neues System, in diesem
wurden die Sterne durch Kombinationen
von rémischen Zahlen und Buchstaben
in 22 Gruppen eingeteilt. Dieses Schema
hatte nur eine sehr kurze Lebensdauer,
es verbesserte jedoch die Anordnung |l
der Typen in eine logische Sequenz: B F
muss vor A stehen. Ausserdem schlug
sie vor, die Klasse O — diese beinhalten

starke, breite Wasserstofflinien

wie A, aber zusatzlich die sog. Orion-
Linien, die bei vielen Sternen im Orion
gefunden und spéter als neutrales Helium
erkannt wurden

doppelte Wasserstofflinien

mit Emissionslinien

die Frauenhofer-Linien H und K sowie Hf3
sind sichtbar.

ahnlich wie E, aber alle Wasserstofflinien
erkennbar

moo

. . - G wie F, aber mit zuséatzlichen Linien
die Emissionsliniensteme — ganz an den H wie F. jedoch mit einem Helligkeitsabfall im
Anfang zu stellen. Zusatze gaben die Blauen
Starke derl Spektrall_m.len an. 4 fur | wie H, aber mit zusatzlichen Linien
Spektren mit wohldefinierten Linien, 'b K Molekiilbanden im Spektrum
far brelte,. verwaschene Linien und ’c’ fur L Sonderformen und Abwandlungen von K
Sterne mit besonders scharfen Spektral- |, M Secchis Typ Il
linien oder atypischen Linienstarken. ;

. . v N Secchis Typ IV

Annie Cannon verfeinerte das Schema Pickeri
durch die Einfihrung einer " 'CKerNg
Dezimalunterteilung in die V O hauptséchlich Emissionslinien
Buchstabenfolge von Pickering. Ein P Planetarische Nebel .
Stern, der zum Beispiel genau zwischen Q alles andere (1922 in Novae* umdefiniert)

den idealisiert definierten Typen O und B lag, wurde als O5B
bezeichnet. Spater wurde der zweite Buchstabe weggelassen,
sodass ein solcher Stern O5 genannt wurde. So entstand die
heute verwendete Form der Spektralsequenz OBAFGKM? [Kaler,

Tab. 3.5.2.3. Der Zusammenhang
von Spektraltyp und Temperatur
[Kaler, 1994] und [Bailer-Jones &

1994]. Wie aus der Tabelle 3.5.2.4. ersichtiich ist, wurde die —anich,2004].
Dezimalunterteilung bis heute nicht vollstandig genutzt. Typ  Hauptreihentemperatur
Wenn ein Spektrum ohne Dezimalunterteilung zum Beispiel 0] 28'000 — 50'000 K

einffach dem Typ B zugeordnet wird, weist dies auf eine B 9'900 — 28'000 K
unsichere Klassifikation hin. A 7'400 — 9'900 K
Obwohl die Reihenfolge der Spekiralklassen  ohne F 6'000 — 7'400 K
Berlicksichtigung physikalischer Gesichtspunkte vorgenommen G 4'900 — 6'000 K
wurde, reprasentiert die Spektralsequenz OBAFGKM eine K 3500 — 4'900 K
absteigende Temperaturfolge (siehe Tabelle 3.5.2.3.). Falsche M 2'000 — 3'500 K
Vermutungen Uber die Sternentwicklung fiihrten dazu, dass O- , '

Sterne als ’‘frihe’ und M-Sterne irrtiimlicherweise als ’spate’ L 1300 —2'000 K
Sterne bezeichnet wurden, doch diese Redensart hat sich bis T 800 — 1'300 K

heute gehalten.

Spéater wurde das System bis M10 erweitert. In den zwanziger Jahren wurden die Sterne der Gruppe
Oa, Ob und Oc in eine Spezialklasse der Wolf-Rayet-Sterne* ausgegliedert. Die so entstandene
Klasse W wurde in die Typen WN fir stickstoffreiche und WC fiir kohlenstoffreiche Varianten unterteilt.
Ausserdem wurde beim Typ G einen “Seitenast® mit den Typen R und N fiir orange und rote Sterne

2 Die Sequenz kann man sich mit den Merkspriichen 'Oh Be A Fine Girl/Guy, Kiss Me!" oder 'Offenbar benutzen
Astronomen furchtbar gerne komische Merkspriiche’ merken.
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angefugt sowie der Typ C fur sehr kohlenstoffreiche Sterne. Bei der Klasse K kam der Typ S dazu, der
fur langperiodisch variable Riesen* mit TiO und ZrO Banden steht.

Mit der Entd*eckung von ultrakiihlen “72573°55 4 Die Unterklassen der Harvard-Klassifikation
Zwergsternen®  (sog.  Ultra  Cool (isjlweise aus [Jaschek & Jaschek, 1990])

Dwarfs, UCDs) stand man vor einem

weiteren Klassifikationsproblem. Durch WN 56 78
die extrem niedrige we 6 7 8
Oberflachentemperatur unterscheiden O 4 56 7 8 9 95
sich die Spektren solcher Objekte B 0 05 1 2 3 5 7 8 9,5
stark von Spektren anderer Sterne. A 0 2 3 5 7
Um diese Objektklasse einordnen zu F 0 2 3 5 7 8 9
kénnen, wurde 1999 vorgeschlagen, G 0 2 5 8
die Spektralklassen L und T am kiihlen K 0 2 3 4 5
Ende der Spektralsequenz anzufiigen. M 0 1 2 3 4 7 8 10
Der Typ L schliesst sich gleich an M
yp 9

an und besitzt Liniensysteme von L 0 123 456 7 89

T 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9

Metallhydriden (z.B. CrH und FeH)

und von neutralen Alkaliatomen (Na, K, Rb, Cs) im roten und nahinfraroten Bereich. Die
Oberflachentemperatur der L-Zwerge betragt zwischen 2100 K und 1300 K. Die T-Zwerge weisen
starke Banden von Wasser und vorwiegend Methan (CH,4) im infraroten Spektralbereich auf. Diese
Objekte sind nur noch 1300 K bis 800 K warm [Bailer-Jones & Ulrich, 2004]. Momentan lautet die
Spektralsequenz der Hauptklassen also OBAFGKMLT?®. Hier nochmals eine Ubersicht (ber die
Spektraltypen (teilweise aus [Tonkin, 2002]):

R—N
/
W—O0—B—~A—F—G—K—M—L—T
\
cC s

Um die Eigenheiten eines Spektrums einheitlich benennen zu kénnen, wurde ein System von Pra- und
Suffixen eingefiihrt:

Tab. 3.5.2.5. Pra- und Suffixe zur Beschreibung von Spekiren [Tonkin, 2002] und [Kaler, 1994]

Suffixe zur Beschreibung der Spektrallinien Préfixe
e Emissionslinien b breite Linien
em  Emissionslinien von Metallen a normale Linien
er Emissionslinien mit zentraler Einsenkung c scharfe Linien (Uberriesen)
(‘reversed’)
ep  Emissionslinien mit Besonderheiten d Zwerge
(’peculiar’)
eq P —Cygni- Emissionslinien (siehe 3.6.1.) g Riese
f He- und N-Emissionslinien bei O-Sternen sd  Unterzwerg ('Subdwarf’)
k interstellare Absorptionslinien* wd=D weisser Zwerg (‘'white dwarf’)
m starke metallische Absorptionslinien
n verwaschene Linien, durch schnelle Rotation | Suffixe oder Préfixe zur Beschreibung
(’nebulous’) anderer Eigenschaften der Lichtquelle
nn  stark verwaschene Linien MSx Mehrfachsternsystem (x bezeichnet
die Anzahl Komponenten)
p Besonderheiten im Spektrum, die von den SB  Spektroskopischer Doppelstern®
Ubrigen Suffixen nicht erfasst werden
(’peculiar’)
S scharfe Linien var  Veranderliche*
ss  sehr scharfe Linien Ca  Chemische Symbole von

Elementen, die im Spektrum
auftreten (z.B. Ca)

v Veranderungen im Spektrum
w breite Linien
wk  schwache Linien

! besondere Auffalligkeiten

% Auch fiir diese Sequenz besteht ein Merkspruch: 'Oh Be A Fine Girl / Guy, Kiss My Lips Tenderly’.
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3.5.3. Die Yerkes - Klassifikation

Die Unterteilung mittels Kleinbuchstaben wurde bereits in den dreissiger Jahren des zwanzigsten
Jahrhunderts zu grob. Es stelle sich heraus, dass man ein System fir die Einteilung der Spektren in
Leuchtkraftklassen bendtigte. Die Klassifikation sollte — ahnlich der Temperatursquenz — aus einer
Leuchtkraftsequenz bestehen. 1943 wurde das Problem durch die von Morgan, Keenan und E.
Kellmann eingeflihrten Leuchtkraftklassen gel6st. Dieses System wird nach den Anfangsbuchstaben
der Nachnahmen der Erfinder auch MKK- oder MK- Schema genannt (siehe Tabelle 3.5.3.).

Ein ’a’ oder b’ hinter der Leuchtkraftklasse bedeutet, dass der betreffende Stern heller bzw.
schwacher als typische Vertreter der jeweiligen Gruppe ist. Die Klasse 'I' wird immer so unterteilt.
Spezielle Elemethaufigkeiten werden durch das chemische Symbol markiert. Es ist jeweils hinter der
Leuchtkraftklasse gesetzt. Bei Uberhaufigen Elementen wird zusatzlich ein ’+’, bei unterhaufigen ein ’-’
angehangt.

Ein heller Uberriese vom Typ FO wird so zum Beispiel als FO la und ein heller O5-Uberriese mit
Helium- und Stickstoffemissionslinien als O5 laf bezeichnet [Kaler, 1994].

Tab. 3.5.3. Die MK — Leuchtkraftklassen [Kaler, 1994] (* selten)
Absolute Helligkeit

MK - Klasse Beschreibung BO FO MO

0 (null) Die allerhellsten Uberriesen in den Mangellanschen Wolken* und -9

der Milchstrasse

la helle Uberriesen 6,7 -82 -75

Ib weniger helle Uberriesen 6,1 -47 -46

I helle Riesen -54 -23 -23

i normale Riesen -5,0 1,2 -04

v Unterriesen 47 20

V Hauptreihe -4.1 2,6 9,0

Sd (VI¥) Unterzwerge 10

D, wd (VII*) Weisse Zwerge 10,2 12,9

3.5.4. Die physikalische Bedeutung der Spektralsequenz

Wie unter 3.5.2. erwahnt wurde, stellt die Spektralsequenz einen Temperaturverlauf von ungefahr 800
bis 50'000 K dar. Die unterschiedliche Temperatur der einzelnen Spektraltypen hat Auswirkungen auf
die Zustdnde der Teilchen des Sterns. Die lonisationsverhaltnisse und Besetzungszustédnde der
atomaren Energieniveaus hangen von der Temperatur ab. Je héher die Temperatur ist, d.h. je grosser
die Geschwindigkeit der Atome ist, desto mehr Elektronen werden durch Stdsse entfernt. Die
niedrigen Temperaturen in “spaten Spektralklassen ermdglichen das Vorkommen von neutralen
Metallatomen wie Fe | oder Ca |, welche auch in den Spektren gut identifizierbar sind. Der Wasserstoff
ist das haufigste Element in diesen Sterntypen, im visuellen Spektralbereich ist er jedoch weitgehend
nicht erkennbar, da nur wenige Atome im zur Bildung von Balmerlinien erforderlichen zweiten
Anregungszustand sind. Andererseits kdnnen Molekule wie TiO, ZrO und CO existieren.

In Sternen aus heisseren Spektralklassen werden zunehmend auch schwerer ionisierbaren Atomen
die Elektronen herausgeschlagen, Molekile kommen nicht mehr vor. Helium wird gar erst in der
Klasse B (9'900 K — 28'000 K) ionisiert. Die Linienstdrke verandert sich in einer gegebenen
lonisationsstufe mit der Temperatur [Kaler, 1994].

3.5.5. Beispiel zur Spektralklassifikation: O-Sterne

Der Spektraltyp O unterscheidet sich vom Typ B durch das gleichzeitige Vorhandensein von
neutralem und ionisiertem Helium. In friheren Unterklassen nimmt die Starke der Linien von
ionisiertem Helium zu, wahrend die Breite der Linien von Wasserstoff und neutralem Helium abnimmt.
Dieses Verhalten von He | und He Il wird im MK-Schema zur Klassifikation benutzt. Fir die
Unterklassen 3-9 wir das Verhaltnis der Linien He 1l 4541A / He | 4471 A herangezogen.

Bei spateren O-Sternen wird das Verhaltnis von C IIl 4649 A zu He 1l 4686 A verwendet. In Spektren
von Uberriesen ist die Linie von C Il stirker, bei Zwergen ist He |l starker. Andere
Klassifikationsansatze, welche hdhere Dispersion bendtigen, verwenden jedoch zum Beispiel das
Verhéltnis Si IV 4089 A / He | 4143 A. Si IV weist hier bei Uberriesen die gréssere Aquivalentbreite
auf.

Neben Helium und Wasserstoff sind in diesem Spektraltyp auch Die Linen Si IV (4089 A) und C llI
(4068, 4647 und 4651 A) in spaten O-Sternen. Die Linien von Ni Il bei 4634 A und 4640 A sind
vielfach ebenfalls vorhanden, jedoch nur als Emission. Wenn Emissionslinien in der Balmerserie
beobachtet werden kénnen, wird der Stern als Oe klassifiziert; wenn N 1II (4634 und 4640 A) und He I
(4686 A) als Emissionslinien auftreten, als Of [Jaschek & Jaschek, 1990].
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3.6. Spezielle Phanomene und ihre Ursachen
Einige stellare Phanomene kdénnen auch mit den Mitteln eines Amateurs erkannt und klassifiziert
werden. Im Folgenden werden flnf aussergewdhnliche Objektklassen vorgestellt.

3.6.1. Sternwinde und P Cygni Linienprofile

Breite Emissionslinien, an deren blauem Ende eine blauverschobene Absorption anschliesst, werden
als P - Cygni — Linienprofile bezeichnet. Dieser Profiltyp ist bei Uberriesen der Klassen O bis A sowie
kihlen T-Tauri* Sternen (Klassen G und K) und Zentralsternen Planetarischer Nebel zu finden und
deutet auf mit grosser Geschwindigkeit abstromendes Gas hin [Kaler, 1994]. Die Absorption stammt
von den ausseren abstrémenden Schichten, der Emissionsanteil vom inneren Teil. Der umgekehrte
Effekt — Absorption auf der roten und Emission auf der blauen Seite — wird als inverses P-Cygni-Profil
bezeichnet. Diese Profilart ist nach einem 5™ hellen Uberriesen vom Spektraltyp B1 benannt. Solche
Linienprofile sind charakteristisch flir Sterne mit starkem Sternwind [Kitchin, 1995].

P-Cygni-Profile kénnen mit Amateurspektrometern mit 5 A Auflésung relativ gut nachgewiesen werden
[Glumac, 2002].

\ Expandierende /
Inverse / \\
P Cyg. P Cys. -— K /, %..
4 5 / Hiillle \

; |

. , . ) Abb. 3.6.1.2. Entstehung von P — Cygni
Abb. 3.6.1.1. P Cygni und inverses P Cygni Profil [Jaschek & Jaschek, Linienprofilen. Gezeichnet nach [Kaler, 1994, S.
1990].
243].
de+S5
Hf
3e+5 4

Abb. 3.6.1.3. Spektrum von P Cygni.

£ Dess Es zeigt zahlreiche typische P Cygni
32 e Profile, die Emissionsline des Hp ist
L besonders stark [Glumac, 2002].
le+5 -
0 e

4400 4500 46IOO 4700 48I00 4900 5000 510C
Woavelength [Angstroms)

3.6.2. Spektroskopische Doppelsterne

Wenn sich zwei oder mehr Sterne in so geringem Winkelabstand umkreisen, dass sie mit
konventionellen Teleskopen nicht mehr als Doppel- oder Mehrfachsystem erkennbar sind, bietet die
Spektroskopie ein Mittel zur Identifikation.

Die Spektrallinien des Spektrums des Systems teilen und vereinigen sich periodisch, wodurch auf die
Umlaufzeit geschlossen werden kann. Die Teilung kommt dadurch zu Stande, da das Spektrum der
sich auf den Beobachter zu bewegenden Komponente blauverschoben und dasjenige des sich
entfernenden Sterns rotverschoben ist [Tonkin, 2002]. Es kann vorkommen, dass sich die Sterne in so
geringem Abstand umkreisen, dass sich die Photospharen berlihren. In diesem Fall kann nur noch
eine Schwankung der Linienbreite festgestellt werden (siehe auch 3.3.5.6.4.) [Kitchin, 1995].
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3.6.3. Be Sterne

Angelo Secchi entdeckte in y Cassiopeiae 1866 den ersten Emissionslinien-Stern. Dieser Stern
zeigte statt einer Balmer-Absorptionslinie eine Emissionslinie. Uber 120 Jahre spater wurden Be
Sterne als B Sterne, die keine Uberriesen sind und Balmer-Emissionslinien zeigen oder zeigten,
definiert. Als Ursache fir die Emissionslinien ist eine aquatoriale zirkumstellare Gasscheibe akzeptiert.
Be Sterne rotieren meist nahe an der kritischen Limite, wo die Zentrifugalkraft der Gravitation
gleichkommt. Es ist jedoch noch unklar, ob diese Sterne diese kritische Rotationsgeschwindigkeit
aufweisen, wo die effektive Gravitation null wird, oder nicht. Neben der wichtigen Rolle der Be Sterne
in der Erforschung der Evolution von massereichen Sternen bieten sie die Maoglichkeit zur
Astroseismologie [Porter & Rivinius, 2003].

Die haufigsten Emissionslinien von Be Sternen sind H I, He I, Fe Il, Si Il und Mg Il. Die Starke dieser
Linien kann sich stark verandern, die Emissionslinien kdnnen verschwinden und Jahre spater wieder
hervortreten. Einige dieser Emissionslinien kénnen in eine violette und eine rote Komponente
aufgelost werden. Das Verhaltnis der Linienstarken dieser beiden Komponente, das sogenannte V/R-
Verhaltnis ('"V/R ratio’) kann sich mit der Zeit verandern [Porter & Rivinius, 2003]. Zum Beispiel bei y
Cassiopeiae konnten solche Veranderungen des V/R-Verhaltnisses auch von Amateuren
nachgewiesen werden [Pollmann, 2004]. Interferometrische Untersuchungen weisen in diesem Fall
auf eine den Stern umkreisende einarmige Materieverdichtung hin [Berio et al., 1999].

3.6.4. Am-Sterne

Normale A Sterne auf der Hauptreihe* unterscheiden sich von anderen Spektralklassen nur durch ihre
Masse (und alle daraus entstehenden Folgen wie zum Beispiel die Veranderung der Leuchtkraft).
Doch bis zu einem Viertel der A-Zwerge weisen atypische Spektren auf, die unter anderem auf
besondere Elementhaufigkeiten hinweisen. Solche Objekte findet man von der Klasse B bis zu den
mittleren F-Sternen, am haufigsten jedoch in der Spektralklasse A. Diese werden dann jedoch
entsprechend der Spektralklasse benannt, so zum Beispiel bei F-Sternen als Fm. Sie alle werden als
CP-Sterne ('chemically peculiar’) bezeichnet. Bei den A Sternen sind die Am- ('m’ fir Metalllinien) und
Ap-Sterne ('p’ flr engl. 'peculiar’, siehe unten) angesiedelt.

Die Am-Sterne weisen fir ihren Spektraltyp extrem starke Linien der schweren Metalle (Ordnungszahl
grosser als 26) auf, dafir sind die Linien des Kalziums und des Scandiums zu schwach.
Absorptionslinien der Lanthanoide sowie von Kupfer, Zink, Strontium, Yttrium, Zirkon und Barium sind
in den Spektren sehr dominant. Die Zuordnung einer Temperatur ist schwierig: Die Starke ionisierter
Metalle weist auf eine zu kuhle, die schwache K-Linie auf eine zu heisse Oberflache hin. Am-Sterne
rotieren meist relativ langsam.

Ein Beispiel fur einen weniger extremen Am-Stern ist Sirius. Bei niedriger Auflésung kann so kein
Unterschied zu konventionellen A-Sternen festgestellt werden [Kaler, 1994].

3.6.5. Ap-Sterne

Dieser Sterntyp weist starke Magnetfelder auf'. Sie kommen auf der Hauptreihe in den Klassen FO bis
B4 vor. Diejenigen der Spektralklasse B werden Bp-Sterne genannt. Die Ap-Sterne zeigen wie die
Am-Sterne extreme Uberhaufigkeiten. Hier sind Silizium, Chrom, Strontium und die Lanthanoide
(besonders Europium) viel zu haufig [Kaler, 1994].

1947 konnten die starken Magnetfelder bei 78 Virginis erstmals durch den Zeeman-Effekt (siehe
3.4.5.5.3) nachgewiesen werden. Bei 78 Virginis wurde eine Feldstarke von 1'500 Gauss (sic!)
gemessen. Das Feld der Sonne in den dusseren Regionen erreicht eine Starke von nur ein bis zwei
Gauss. Die starkste bisher entdeckte Magnetfeldstarke weist HD 215441 mit unglaublichen 34'000
Gauss auf.

Die Magnetfelder der Ap-Sterne verandern sich meist im Laufe der Zeit, was darauf hinweist, dass die
Rotationsachse des Sterns nicht mit der Symmetrieachse des Magnetfeldes tibereinstimmt.

Auf der Oberflache von Ap-Sternen ist die Elementhaufigkeit nicht konstant, in Bereichen mit starken
Magnetfeldern kommt es zu Uberhaufigkeiten. Mit Hilfe der Doppler-Kartierung kdénnen
Elementhaufigkeitskarten der Sternoberflachen erstellt werden. Wenn ein Gebiet mit besonderer
Haufigkeit eines bestimmten Elements Uber den fir uns sichtbaren Teil der Sternoberflache wandert,
erscheinen die zugehoérigen Spektrallinien erst blau- spater rotverschoben. So kann man wahrend
einer Sternumdrehung seine Oberflaiche in Bezug auf das Vorkommen von Elementen kartieren
[Kaler, 1994].

Fir die Existenz der Magnetfelder ist noch keine plausible Erklarung gefunden worden, auch die
Haufigkeitsschwankungen sind noch nicht verstanden. Der im Moment ernst zu nehmende Vorschlag
besagt, dass die starken Magnetfelder ein Ansammeln einiger Elemente aus dem interstellaren Gas
verursachen kénnten [Kaler, 1994].

' Die Quecksilber-Mangan-Sterne bilden hier eine Ausnahme; sie werden manchmal ebenfalls als Ap-Sterne
klassifiziert, obwohl sie meist zur Spektralklasse B gehéren [Kaler, 1994].
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3.7. Spektralapparate

Optische Systeme, die zur Aufspaltung von Licht nach Wellenlangen dienen, werden als
Spektralapparate bezeichnet. Eine Mdglichkeit zur Erzeugung eines Spektrums ist die Ausnutzung der
Eigenschaft von Prismen, die violetten kurzwelligen Bereiche starker als die roten langwelligen zu
brechen. Die Beugung des Lichts an einem Beugungsgitter ist eine weitere Mdglichkeit. Wenn das
Spektrum visuell beobachtet wird, spricht man von einem Spektroskop; wenn Spektren fotografisch
aufgezeichnet werden, von einem Spektrographen. Wird ein elektronischer Empfénger eingesetzt,
wird der Spektralapparat als Spektrometer bezeichnet.

Neben dem dispergierenden Element besteht ein Spektrograph aus einem Eintrittsspalt, einem
Kollimator, einem Kameraspiegel oder einer Kameralinse sowie einem Empfanger. Der Kollimator
parallelisiert das vom Teleskop kommende divergente Strahlenbliindel. Es kann entweder ein
Parabolspiegel oder eine Linse eingesetzt werden. Das parallelisierte Licht trifft dann auf das Prisma
oder das Beugungsgitter. Das Spektrum wird dann durch einen Kameraspiegel oder eine Kameralinse
auf den Empfanger fokussiert.

3.7.1. Spektrographentypen

Im Folgenden werden zwei Typen vorgestellt, die in der Amateurspektroskopie haufig eingesetzt
werden. Natirlich sind auch Mischformen méglich, sofern einige Grundsatze beachtet werden (siehe
3.9. “Anforderungen an einen klassischen Spektrometer®).

3.7.1.1. Czerny-Turner

Der schematische Aufbau dieses
Spektrographen ist in  Abb.
3.8.1.1. zu erkennen. Das Licht
vom Teleskop gelangt durch den
Eintrittsspalt, wird von einem
Kollimatorspiegel parallelisiert und

Eintrittsspalt
Kollimator

auf das Reflexionsgitter

I kameraspiegel  zurlickgeworfen . Das Spektrum
Ausstrlittsspalt wird dann durch den
Kameraspiegel auf den

Abb. 3.7.1.1. Der Czerny—TL_/rner Sp(-)_ktrograph. Der Kollimator ist wie der  Aystrittsspalt fokussiert. Um den
Kame.rasp/egel ein Parabolspiegel. Kollimator und Kameraspiegel sind getrennt gesamten sichtbaren
Tonkin. 20021 Spektralbereich  abdecken zu

kénnen, muss das Gitter meist drehbar montiert sein. Anstatt eines Eintrittspaltes kénnen auch in
einer Linie angeordnete Glasfasern eingesetzt werden (siehe 4.2. “Der Einsatz von Lichtleitern®)
[Tonkin, 2002]. Als Kollimator werden am besten Parabolspiegel verwendet. Bei sphéarischen
Spiegeln mit kleinen Offnungsverhéltnissen kénnen sich Abbildungsfehler bemerkbar machen.

3.7.1.2. Littrow - Spektrograph

In dieser Bauart sind der Kollimator und der
Kameraspiegel in einem Parabolspiegel vereinigt. Das
Licht gelangt auch hier vom Eintrittsspalt auf einen
Parabolspiegel, wird parallelisiert und zum Gitter
reflektiert. Das Spektrum wird wieder vom selben
Spiegel auf den Empfanger fokussiert. Neben dem
niedrigeren  Anschaffungspreis fir nur einen
Parabolspiegel ist sicher auch die Tatsache
vorteilhaft, dass nur zwei optische Elemente justiert
werden mussen. Dieses System kann relativ kompakt
umgesetzt werden [Tonkin, 2002].

I
[
Gitter/
[o:f
prig
[if

Eintrittsspalt
|

Detektor In Spektrographen mit Konkavgittern (Rowland -

Gittern) entfallen sogar Kollimator und Kameraspiegel,
da das Gitter die Abbildung Ubernimmt. Ein solches
System ermdglicht die gleichzeitige Abbildung eines
weiten Wellenbereichs. Eine Zylinderlinse kann den
starken Astigmatismus zum Teil ausgleichen [Hafner,
1989].

Parabolspiegel
Abb. 3.7.1.2. Spektrograph nach Littrow. Kollimator
und Kameraspiegel sind in einem einzigen
Parabolspiegel vereinigt [Tonkin, 2002].
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3.8. Anforderungen an einen klassischen Spektrometer

Die theoretischen Grundlagen dieses Kapitel stammen von Christian Buil [Buil, 2003], der einen sehr
hilfreichen Leitfaden zur Planung und Optimierung eines Spektrometers verfasst hat. Es handelt sich
um einen Gitterspektrometer mit getrennter Kollimations- und Kameraoptik.

Folgende Parameter werden in den folgenden Formeln haufig verwendet:

- D: Offnung des verwendeten Teleskops - m: Anzahl Linien pro Millimeter des
- f Brennweite des Teleskops Beugungsgitters

-/~ Offnungsverhaltnis* des Teleskops - L: Seitenlange des (meist

- D4 Kollimatordurchmesser quadratischen) Gitters

- f;: Kollimatorbrennweite - p: Pixelgrésse der CCD Kamera

- fy/- Offnungsverhéltnis des Kollimators - a: Einfallswinkel des Lichts auf das

- D,: Kameradurchmesser Beugungsagitter

- f»  Kamerabrennweite - B: Reflexionsgitter am Beugungsgitter

Alle Ldngenmasse mussen in den Formeln in Millimetern eingesetzt werden.

Vermeidung von Vignettierung am Kollimator

Fir den Kollimator sollte die Beziehung
fil <fl/ (3.9.1.1))

gelten, da sonst ein Teil des Lichtes am Kollimator vorbei geht oder die Offnung nicht optimal
ausgenutzt wird.

Bei fasergekoppelten Spektrographen ist die Beziehung

;q/s%f/ (3.9.1.2))

wegen der Herabsetzung des Offnungsverhaltnisses eine bessere Approximation (siehe Kapitel 4.4.).
Sind die beiden obigen Bedingungen nicht erfillt, geht ein Teil des Lichtes am Kollimator vorbei und
kann neben dem offensichtlichen Signalverlust auch zu stérenden Reflexionen im Gerat flihren.

Der Durchmesser des Lichtbiindels (D,) nach dem Kollimator ist durch die Gleichung

D, = D~f?1 (3.9.1.3.)

gegeben.

Einfalls- und Ausfallswinkel am Gitter

Diese Werte mussen fur eine Referenzwellenlange ( 4, ), die spéater auf der Empféangermitte abgebildet

werden soll, berechnet werden. Der totale Winkel zwischen einfallendem Licht und der Richtung der
Brechung bzw. Reflexion ist im Folgenden als y bezeichnet und ist durch

y=a-p (3.9.21))
definiert. Haben a und g verschiedene Vorzeichen, so liegen der auftreffende und der reflektierte
Strahl auf verschiedenen Seiten der Senkrechten auf die Gitterflache.

Der Einfallswinkel « ist durch

sina +sinla—y)=k-m- 2, (3.9.2.2))
gegeben.

Der Parameter m steht hier fiir die Anzahl Linien pro Millimeter des Gitters und k fir die Ordnung des

Spektrums. Klassische Spektrometer werden meist in der 1. bzw. —1. Ordnung eingesetzt. Durch
Einsetzen erhalt man

sin(a—lj _Emy (3.9.2.3)

2-003(7/)

2
Minimale Gittergrésse (L)

Die kleinstmdgliche Seitenlange des Beugungsagitters (L) ist durch
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Db f
cosa fl-cosa
gegeben. Oft ist man an fixe Gittermasse gebunden und muss daraus auf den minimalen
Durchmesser des Kollimators schliessen.

(3.9.3.)

Dispersion (p) auf dem Empfanger (CCD)
Durch die Formel
p =107 .P-CoSA (3.9.4.)
m-f,
erhalt man die Dispersion (o) direkt in Angstréom / Pixel. Da £ von der Wellenldnge abhangt, hat
diese auch eine Auswirkung auf die Dispersion.

D»; minimaler Kameradurchmesser

Das vom Gitter kommende Licht ist nicht ganz parallel, sondern leicht divergent; die Kameradffnung
muss angepasst werden. Der Strahlendurchmesser D, in der Entfernung X vom Gitter kann durch

p, - oshh X:p-N (3.9.5.)
cosa-fl f,

bestimmt werden. Setzt man fir X den Abstand des Gitters zum Kameraspiegel bzw. zur Kameralinse
ein, erhalt man die minimale Kameradéffnung. N steht fiir die Anzahl Pixel in Dispersionsrichtung.

Abbildbarer Spektralbereich
Die Grenzwellenlangen 4 1 und A ,lassen sich mit

Mo = Aot p";"p (3.9.6.)

berechnen. Um weitere Bereiche abbilden zu kénnen, muss das Gitter gedreht werden. Bei
hochauflésenden Spektrometern kann meist nur ein Ausschnitt von einigen 100 A abgebildet werden.

Aufibsung (R-Zahl)

Das Auflésungsvermdgen ist als R = é definiert. A1 ist der kleinste unterscheidbare Wellenlangen-

bereich. Die R-Zahl eines Gitterspektrographen kann durch

_ T (tang+ SNA (3.9.7.1)
FWHM, cosa

bestimmt werden, wobei r = % ("anamorphic factor’) und FWHM; die Halbwertsbreite eines

cos
Sternbildes auf dem Empfanger sind. Kommt ein Spalt oder Lichtleiter zum Einsatz, ist hier die
Halbwertsbreite der Spaltbreite bzw. des Glasfaserdurchmessers auf der Detektorflache einzusetzen.
Fir Gerate mit Spalt kann der Wert fir FWHM; mit der Formel

2
FWHM? = (rf—f?j : (a)2 + FWHM? )+ FWHME + p? (3.9.7.2)
1
berechnet werden. Fir spaltlose Gerate muss
2
FWHM? = (rf—fzj -(¢2 24 FWHM§)+ FWHME + FWHM? + p? (3.9.7.3.)
1

eingesetzt werden. Ist der Wert von FWHM; kleiner als 2- p, ist die Bedingung des Nyquist-

Theorems* nicht erfiillt und damit die Auflésung durch die Pixelgrésse limitiert. In diesem Fall sollte fur
FWHM; 2-p eingesetzt werden.

Der Einsatz eines kurzbrennweitigen Teleskops ist glinstig, da die Auflésung weniger stark vom
Seeing beeintrachtigt wird.

Die folgenden Parameter sind bei den Formeln einzusetzen

o: astronomisches Seeing*

FWHMS,: Halbwertsbreite in Millimetern des Bildes einer punktférmigen Lichtquelle, die vom
Kollimator abgebildet wird.
p: Pixelgrésse in Millimetern
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FWHM,: Halbwertsbreite in mm einer mit der Kamera abgebildeten punktférmigen
Lichtquelle.

FWHMy.  FWHM, = l-;i
2

w: Spaltweite in Millimetern

Die Wahl von r’

Bei der Berechnung des Einfalls- und des Reflexionswinkels erhalt man zwei Lésungen und damit

zwei verschiedene Werte flr rz%. Welcher schlussendlich gewahlt werden sollte, muss
cos

individuell entschieden werden. Der grossere r-Wert hat eine geringfiigig hohere Dispersion und

Auflésung zur Folge, was nicht wiinschenswert ist, wenn auch schwachere Objekte spektroskopiert

werden sollen.
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4. Praktischer Teil

4.1. Die Planung des Spektrometers
Far die Konstruktionsweise des Spektrometers wurden die folgenden Ziele gesetzt:

= Der ganze sichtbare Spektralbereich sollte abgebildet werden kénnen.
« Die Auflésung sollte zwischen ca. 8 A und 1 A regulierbar sein.

= Verninftige Belichtungszeiten mit dem vorhandenen Teleskop

= gute Justierbarkeit

= relativ kompakte Bauweise

Die folgenden Komponenten standen von Anfang an zur Verfligung und waren so flr die weitere Wahl
der Teile zur mdglichst guten Einhaltung der genannten Ziele entscheidend:

- Teleskop: 5 Maksutov — Cassegrain (Offnung 125mm, Brennweite 1900mm, f/=15,2)

- Die Schule stellte mir einen Parabolspiegel mit 65mm Durchmesser aus einem alten IR —
Spektrometer zur Verfigung. Dieser weist nach eigenen Messungen eine Brennweite von
300mm auf und ist auf einer guten Justiereinheit montiert. Die Spiegelmitte befindet sich
dadurch auf 10,8cm Hoéhe, diese HOhe musste demnach fur alle Optiken gelten.

- Als Kameralinsen waren Objektive einer Spiegelreflexkamera vorhanden. Diese weisen eine
Brennweite von 24mm, 50mm und 80 bis 200mm auf.

Da durch die gute Auflosung ein hohes Gewicht des Spektrometers zu erwarten war, wurde eine
Faserkopplung notwendig. Um das Justieren, Fokussieren und Auswerten zu erleichtern sowie eine
moglichst geringe Belichtungszeit zu ermdglichen ist eine CCD Kamera ideal. Als Gitters wurde ein
Blaze-Reflexionsgitter mit 1200 Linien pro Millimeter verwendet.

Die Entscheidung zur Bauweise fiel auf einen abgewandelten Czerny-Turner Spektrometer (siehe
3.7.1.1.). Anstatt des Kameraspiegels sollten die Spiegelreflexkamera — Objektive eingesetzt werden.
In der Graphik 4.1. ist der schematische Aufbau des Spektrometers zu erkennen.

Abb. 4.1. Der schematische Aufbau des
Spektrometers. Im  Folgenden eine  kurze
Erlduterung zu den nummerierten Komponenten.
1: Glasfaser tritt in den Spektrometer ein.

2: Der Kollimatorspiegel (D=65mm, f=300mm)
300mm vom Faserende entfernt.

3: Das Gitter auf einer dreh- und neigbaren
Montierung.

4: Spiegelreflexkameraobjektiv

5: CCD Kamera

Alle Komponenten des Spektrometers sind auf einer Aluminiumplatte mit den Abmessungen 60 cm x
36,5 cm x 1 cm montiert. Das gesamte System ist in einer Holzkiste untergebracht. Ein PC-Lufter
wurde zur schnelleren Anpassung an die Umgebungstemperatur eingebaut. Die Luft wird durch einen
Staubfilter hindurch am hinteren Ende bei der CCD Kamera angesogen.
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Im Folgenden eine Zusammenstellung der Spezifikationen der einzelnen Komponenten des
Spektrometers. Die Grundanforderungen wurden mit den Formeln berechnet, die unter 3.8.
(“Anforderungen an einen klassischen Spektrometer®) aufgefiihrt sind.

Tab.4.1. Die Komponenten des Spektrometers

Lichtleiter (Laser Components) Kollimator Reflexionsgitter (Edmund Optics)
Kerndurchmesser 200 ym  Durchmesser 65 mm  Seitenlange 50 mm
NA 0,22  Brennweite 300 mm  Dicke ~10 mm
Akzeptanzwinkel 254 ° Liniendichte 1200 Linien /
mm
f/= 2,3 Glasart Floatglas
Kameraobjektive (Minolta) CCD Kamera (FLI CM7)
Brennweiten Pixelgrésse | 9 9um
Weitwinkelobjektiv 24 mm  Anzahl Pixel
Normalobjektiv 50 mm  Horizontal 768
Zoom — Objektiv. | 80 — 200mm Vertikal 512
Kihlung thermo-
elektrisch

Sonstige Spezifikationen des Spektrometers

Abbildbarer ca. 3600 bis  Messbare Radial-| 40km /s
Spektralbereich 8000 A geschwindigkeit

Ungefahrer R =500bis maximales ~0,9 A
(theoretischer R=9'000 Aufldsungsvermogen
Aufldsungsbereich)

ungefahres 21 kg

Gewicht

4.2. Der Einsatz von Lichtleitern
Spektrographen mit héherer Auflésung sind zwangslaufig sperrig und meist auch schwer. Das hohe
Gewicht verunmdglicht einen direkten Einsatz an durchschnittichen Montierungen fur
Amateurteleskope. Dadurch wird der Einsatz eines Lichtwellenleiters ( auch LWL oder Glasfaserkabel)
attraktiv, doch die Umsetzung gestaltet sich schwierig. Folgende Griinde sprechen fir den Gebrauch
eines Glasfaserkabels [Biicke, 2004]:

- Das Gewicht und die Grosse des Spektrometers ist nicht durch die Teleskopmontierung
limitiert.

- Die genaue Auswahl des Zielobjektes wird vereinfacht.

- Das Spektrum des Himmelshintergrundes wird vernachlassigbar.

- Bei kleinen Faserdurchmessern wird unprazises Fokussieren des Teleskops unproblematisch.

- Die Einkopplung einer Referenzlampe Uber einen zweiten Lichtleiter ist einfach.

Die Verwendung eines Lichtleiters birgt jedoch auch ernst zu nehmende Nachteile:

- Die Umsetzung gestaltet sich schwieriger als das direkte Anbringen des Spektrometers am
Teleskop.

- Die Nachfihrgenauigkeit muss sehr hoch sein, andererseits stort es nicht, wenn das
Zielobjekt nicht wahrend der gesamten Belichtungszeit auf der Faser zu liegen kommt.

- Der Lichtverlust durch die Faser ist nicht unerheblich.

Wenn teleskopseitig ein Faserblndel eingesetzt wird, kdnnen die einzelnen Lichtleiter beim Eintritt in
den Spektrographen linear und senkrecht zur Dispersionsrichtung angeordnet werden und so den
Spalt ersetzen. Vielfach wird ein sogenanntes 6 - 1 Blindel verwendet, bei dem sechs Lichtleiter
kreisférmig um einen mittleren angeordnet sind.

Ich habe mich fir den Gebrauch eines Lichtleiters entschieden, weil ich mir eine relativ hohe
Auflésung des Spektrometers zum Ziel gesetzt hatte und darum die Teleskopmontierung das Gewicht
des Gerates nicht mehr hatte tragen kénnen (Das Gewicht des Spektrometers betragt etwa 21 kg).

Es wurde ein zweiter Lichtleiter in den Spektrometer eingebaut, um spater die gleichzeitige Aufnahme
von Sternspektrum und Referenzlichtquelle zu erméglichen.
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4.3. Der Aufbau des Glasfaserkabels
Hier soll der Aufbau des Lichtwellenleiters genauer beschrieben werden, der fir dieses Projekt
verwendet wurde. Ich entschied mich fir den high-OH
Lichtleiter CF01493-41 von Laser Components.
Der Kern der Glasfaser hat einen Durchmesser von 200
Schutzmantel um, derjenige des Cladding betragt 240 um. Auf das
Cladding folgt eine harte Beschichtung (‘coating’) mit
einem Durchmesser von 260 pm und ein 375 um
messender Schutzmantel. Ein kleinerer Faserkern hatte
eine héhere Aufldsung ermdglicht, doch die Nachflihrung
Abb. 4.3. Der Aufbau des fir diese Arbeit V\{urde zusa_tzllgh erschwert. Fur den Anfang sind 200 pym
verwendeten Lichtleiters (nicht massstéblich). sicher \_/emunﬂlg'_ . . .
Nur der Kern und und das Cladding sind an der ~ Der Lichtleiter ist sehr biegsam, er halt kurzzeitig
Lichtleitung  beteiligt, die ubrigen Schichten — Biegungsradien bis 9 mm stand, doch um das Brechen zu
dienen dem Schutz. vermeiden, sollte der Langzeitbiegungsradius 14 mm
nicht unterschritten werden [Laser Components, 2003].
Kleine Biegungsradien sind zu vermeiden, da diese Lichtverluste verursachen.
Sie besitzt eine numerische Apertur von 0,22; was einen Akzeptanzwinkel von 25,4° und einer f/-Zahl
von 2,3 entspricht (siehe unten, 4.4. Die Lichtleitung in Glasfaserkabeln). Da das Licht vom Teleskop
mit einem Offnungsverhaltnis* von f/=15,2 eingekoppelt wird, entsteht dadurch kein Verlust.
Der zweite Lichtleiter fur die Referenzlampe entspricht demjenigen, der am Teleskop eingesetzt wird.

Kern Cladding harte Beschichtung

4.4. Die Lichtleitung in Glasfaserkabeln

Die Leitung des Lichtes in einer Glasfaser beruht auf dem Prinzip der Totalreflexion. Wenn Licht aus
einem Material mit dem Brechungsindex n; auf ein Medium
mit einem niedrigeren Brechungsindex n, trifft, und der
LLLLLLLLILLLLLITILLIY L Einfallswinkel 6 grdsser als ein kritischer Winkel 6, ist,

wird der Lichtstrahl wieder zurlick ins erste Medium
reflektiert. Der kritische Winkel kann durch

o, - sin‘1(n—2] (4.4.1)

Cladding nz —_

Kern ny

n

Abb. 4.4.1. Die Lichtleitung innerhalb der Faser. ~ berechnet werden. Nur Licht, das innerhalb des
6.:  Kritischer ~ Winkel. ~ Gezeichnet nach  Akzeptanzkegels auftrifft, wird eingekoppelt. Dieser
[Dearden, 2002]. Akzeptanzwinkel o  (halber  Offnungswinkel  des

Akzeptanzkegels; siehe Grafik 4.4.1. und 4.4.2.) ist vom
Brechungsindex von Kern und Cladding abhangig und wird durch die Beziehung

sina :niqlnf —n? (4.4.2)

0
bestimmt [Dearden, 2002].
Die Reflexion am Cladding betragt beinahe 100%, jedoch nicht genau. Ein Lichtstrahl, der unter einem
grossen Winkel eintritt wird so auch in relativ kurzen Fasern hunderte Male reflektiert und verursacht

Cladding nz

[ Aizeptanzikegel | N\ _ _ __. Abb. 4.4.2. Nur Licht, welches innerhalb des

I I > O Akzeptanzwinkels a in die Faser eintritt, wird

‘| ______ durch Totalreflexion weitergeleitet. Gezeichnet
\ / nach [Dearden, 2002].

Kern ny

einen hoheren Lichtverlust als ein Strahl nahe der optischen Achse. In typischen Situationen der
Amateurspektroskopie ist ein Lichtverlust von 40-50% zu erwarten [Dearden, 2002].
Die Numerische Apertur (NA) einer Faser ist ein Mass fir die Ein- und Auskopplungscharakteristika.
Bei bekanntem Brechungsindex von Kern und Cladding kann sie aus

NA = sina = \/n? —n2 (4.4.3))
berechnet werden.
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Um Lichtverluste bei der Einkopplung zu vermeiden, muss der Akzeptanzwinkel gross genug sein, um
alles Licht vom Teleskop aufzunehmen. Das Offnungsverhaltnis (f/-Wert) der Faser muss also
vorzugsweise kleiner als jenes des Teleskops sein und kann durch die Formel

1 1

2.sina 2-NA

Offnungszahl = (4.4.4)

bestimmt werden.

Dieser Wert typischer Fasern, die flr die Lichtleitung in Spektrographen verwendet werden, Ubersteigt
kaum 2,5. Da Teleskope meist ein Offnungsverhaltnis zwischen 4 und 16 aufweisen ist dies kaum ein
Problem. Fir dieses Projekt wurde ein Teleskope mit f/=15,2 eingesetzt.

Lichtleiter hoher Qualitat erhalten den Eintrittswinkel relativ gut bis zum Austritt. Biegung sowie
Defekte an den Faserenden haben jedoch eine Herabsetzung des f/-Wertes zur Folge [Kaye, 2002].
Bei Anwendungen im gesamten sichtbaren Bereich des Spektrums sollten high-OH Fasern verwendet
werden, da low-OH Lichtleiter unter einer Wellenlange von 6000 A eine extrem niedrige Transmission
aufweisen. Die Bezeichnungen ’low-" bzw. ’high-OH’ beziehen sich auf die Menge in das
Fasermaterial eingelagerte OH-Molekiile.

4.5. Details zur realisierten Bauweise

4.5.1. Die Bearbeitung der Glasfaserenden

Ein grosser Nachteil von fasergekoppelten Spektrographen ist der durch den Lichtleiter verursachte
erhebliche Lichtverlust. Auch bei einer hohen Qualitat der Endflachen betragt der gesamte Lichtverlust
15 bis 20%. Die Verluste werden durch Dampfung innerhalb der Faser sowie Ruckreflexion an den
Endflachen hervorgerufen. Muschelbriiche, Kratzer und sonstige Defekte wirken sich stark auf den
Austrittswinkel und somit auf die Effizienz der Faser aus [Blicke, 2004].

Ich wollte versuchen, die Flachen zu verbessern, da mit meinem Teleskop und der relativ hohen
Auflésung des Spektrometers schon ziemlich lange Belichtungszeiten zu erwarten waren.

Géangige Methoden, um gute Enden zu erhalten sind das Brechen des Lichtleiters mit einem
Spezialwerkzeug oder das Polieren. Da mir
keinerlei Spezialwerkzeug zur Verfligung stand
und das Brechen nur dirftigen Erfolg brachte,
entschied ich mich, die Politur mit
handelsiblichem Schleifpapier und
Schleifpaste zu versuchen. Um die Faser zu
stabilisieren wurde sie mit nicht
warmebestandigem Klebstoff in eine
Glaskapillare eingeklebt, sodass der Lichtleiter
nach dem Schleifen wieder herausgelost
werden konnte. Da die Kapillare beim
Bearbeiten stark splitterte, musste diese Idee  app. 4.5.1. Unbearbeitetes | Bearbeitetes Faserende vor
verworfen werden. Die Faser wurde nun auf Faserende, aufgenommen | der Feinpolitur [Aufnahme
eine Platte einer moglichst scharfen Kante bei 150facher Vergrésserung | des Verfassers].

gedriickt, sodass das Ende nur wenig ‘Aufnahme des Verfasserl

(<0,5mm) Uberlappte. Wenn nun mit dem Schleifpapier der Kante entlang gefahren wurde, konnte der
Lichtleiter schwach dagegen gedriickt werden. Es wurde mit Schleifpapier der Kérnung 400 begonnen
und der Fortgang unter einem Mikroskop Uberwacht. Als keine Veranderung mehr feststellbar war,
wurde die Kérnung des Papiers jeweils um 200 erhoht; bis zu einer Kérnung von 1600. Die nun
erhaltene Endflache ist auf der Abbildung 4.5.2. zu erkennen. Fir die Feinpolitur wurde Politurpaste
fir Uhrenglaser auf ein Aluminiumplatichen aufgetragen. Bei diesem letzten Schritt war unter dem
Mikroskop keine Veranderung mehr sichtbar. Als Indikator fir den Fortschritt der Arbeit diente die
Farbe des Faserkerns. Wenn das andere Faserende vor Licht abgeschirmt ist, sollte der in diesem
Fall 200 um messende Kernbereich tiefschwarz erscheinen [Kaye, 2002].

4.5.2. Teleskopseitige Einkopplung

Eine Einkopplungsldsung des Lichtes vom Teleskop muss eine Reihe von Bedingungen erflllen. Das
zu spektroskopierende Objekt muss exakt auf den Faserkern positionierbar sein, das Faserende muss
moglichst exakt im Fokus des Teleskops angebracht werden. Ausserdem mussen wahrend den doch
relativ langen Belichtungszeiten Nachfihrkorrekturen durchgefuhrt werden. Es gibt eine Vielzahl von
Médglichkeiten, die zum Beispiel in [Blcke, 2004], [Dearden, 2002] und [Kaye, 2002] beschrieben
sind. Ich habe mich fir eine Einkopplungsldsung entschieden, die Christian Thiele 1998 in seiner
Arbeit fir den deutschen Jugend forscht Wettbewerb vorgeschlagen hat [Thiele, 1998]. Diese besteht
aus einem Okular, in dessen Brennpunkt das Faserende befestigt ist und der Lichtleiter seitlich aus
dem Okular geleitet wird. Diese Anordnung wird als Lichtleiterokular bezeichnet (siehe Graphik
4521.).
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Da das Glasfaserende im Brennpunkt angebracht werden muss, sollte die Brennebene des Okulars
frei zuganglich sein. Ausserdem ist ein mdglichst grosser Abstand vom Brennpunkt zur ersten Linse
ideal. Ich entschied mich fur ein Pléssl Okular mit einer Brennweite von 17 mm. Diese Brennweite
ergibt an meinem Teleskop mit f = 1900mm eine 112fache Vergrésserung.

Zuerst musste bestimmt werden, wo auf der Seite des Teleskops die erste Linse angebracht ist. Als
die Position bekannt war, wurde das Okular unter einem Winkel von etwa 30° gegeniber der
Senkrechten angebohrt. Zum befestigen der Drahte konnte die Linsenhalterung herausgeschraubt
werden. Es stellte sich heraus, dass ein einzelnes Drahtkreuz nicht ausreichte, um die Faser
senkrecht auf der Brennebene zu halten. So wurde ein zweites (Draht-) Fadenkreuz auf einer
Unterlagsscheibe mit Epoxydklebstoff befestigt und um 45° versetzt auf dem ersten befestigt. Die
Stabilitdt war mit Kupferdrahten ungeniigend, doch Drahte aus einem ausgefransten Drahtseil

zum Beobachter

zum Teleskop
23 - uoATEal

Abb. 4.5.2.1. [Grafik und Bilder des Verfassers]
Links: Schematischer Aufbau des Lichtleiterokulars (nicht massstéblich). Das Okular ist seitlich angebohrt, sodass der
Lichtleiter (1) vor der ersten Linse in das Okular eintritt und von Drahten (2) in der Brennebene gehalten wird.
Mitte: Das Lichtleiterokular von aussen. Der Lichtleiter verldsst in dem schwarzen Schlauch oben das Okular.
Rechts: Das Okular mit abgeschraubter Steckhlilse von der Seite des Teleskops her aufgenommen. Die Dréhte in der
Brennebene sind zu erkennen.
schafften hier Abhilfe. Ein kleiner Tropfen Epoxydharz wurde zur Sicherheit noch auf die Kontaktstelle
von Faser und Draht gegeben. Dabei ist darauf zu achten, dass das Faserende nicht zugeleimt wird.
Standige Kontrolle durch die Beleuchtung des anderen Endes des Glasfaserkabels ist von Vorteil.
Da die Faser nicht senkrecht in das Okular eintritt, ist der Biegeradius noch nicht im kritischen Bereich,
jedoch steigen die Lichtverluste bei Biegungen des Lichtleiters an.
Das Lichtleiterokular kann fiir Aufnahmen einfach in den Okularstutzen eines Teleskops gesteckt
werden, auch das Fokussieren ist problemlos, da das Ende des Lichtleiters in der Brennebene
befestigt ist.

4.5.3. Einkopplung der Glasfaser in den Spektrometer

Wenn der Lichtleiter in den Spektrometer eintritt, muss er genau auf die Kollimatormitte ausgerichtet
werden konnen. Dies wurde durch eine Konstruktion ermdglicht, die der Justiereinrichtung von
Teleskopsuchern ahnelt.

Wenn die Glasfaser mit der Ummantelung gebogen wird, muss sich ein Faserende vor und zurtick
bewegen kdénnen, um ein Brechen zu vermeiden. Da die Faser teleskopseitig fest im Okular befestigt
ist, musste dies im Spektrometer selber realisiert werden. So wurden die Glasfasern je durch eine
Glaskapillare geleitet, sodass der Lichtleiter noch etwa einen Zentimeter Uberhangt. Die ist auch etwa
der Betrag, um den er bei starkem Biegen eingezogen wird. Die Kapillare der Referenzfaser wurde in
wenigen Millimetern Abstand auf die zweite Kapillare geleimt. Die beiden Glasréhrchen wurden dann
in einem Messingrohrchen befestigt. Dieses ist wiederum in einem oval gequetschten Aluminiumrohr
angebracht, welches mit der Justiereinrichtung bewegt werden kann.

i Abb. 4.5.3. Das Messingréhrchen mit den
eingeklebten Glaskapillaren und den beiden
Lichtleitern. Ein Stiick Balsaholz um das

Réhrchen erméglichte das spétere Einpassen in
das ovale Aluminiumrohr [Bild des Verfassers].

4.5.4. Schutz des Lichtleiters

Das Glasfaserkabel ist durch einen Schrumpfschlauch mit etwas grésserem Durchmesser geleitet,
sodass sich der Lichtleiter noch bewegen lasst. Der Schrumpfschlauch befindet sich wiederum in
einem Bremskabelschlauch fur Fahrrader. Dadurch wird ein zu starkes Biegen vermieden.

4.5.5. Kollimator

Ein Parabolspiegel mit einem Durchmesser von 6,5 cm und einer Brennweite von 30 cm dient als
Kollimator. Der Spiegel stammt aus einem alten Infrarot-Spektrometer. Die Montierung erlaubt das
Vor- und Zurtiickbewegen, Drehen, Heben und Senken sowie das Verschieben nach rechts und links.
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4.5.6. Gitter

Das verwendete Reflexionsgitter ist ein Blazegitter von Edmund Optics mit 1200 Linien pro Millimeter.
Die Seitenlange des quadratischen Gitters betragt 5 cm.

Das Gitter musste drehbar montiert werden, um den ganzen sichtbaren Spektralbereich abdecken zu
kénnen. Einer Transportrolle aus dem Baumarkt wurde das Rad herausgesagt, sodass nur die
Grundplatte mit dem kugelgelagerten Aufbau Gbrig blieb (siehe Abb. 4.5.6.1.). Das Gitter ist auf einem
Plexiglasplattchen angebracht, welches durch zwei Federn auf vier Justierschrauben gedrickt wird.
Es stellte sich heraus, dass eine Dreipunktlagerung besser ware.

Das Gitter wurde mit Silikonklebstoff auf das Plexiglasplatichen aufgeleimt, um ein Entfernen des
Gitters fiir andere Anwendungen zu erleichtern.

Ein Arm zur Drehung des Gitters wird durch eine Feder auf eine Gewindestange gedriickt und
ermoglicht so die Wahl des aufzunehmenden Spektralbereichs (siehe Abb. 4.5.6.2.)

& Abb. 4.5.6.1. (links) Die
Gitterhalterung (ohne Gitter). Auf
das Plexiglaspldttchen wurde spéter
das Reflexionsgitter geleimt.

Abb. 4.5.6.2. (rechts): Die
Gitterhalterung ohne Gitter von oben.
Die Gewindestange ermdglicht das

Zentrieren des gewlinschten
Wellenléngenbereiches auf  dem
Empfénger.

4.5.7. Kameraobjektive
Es kdnnen drei verschiedene Objektive vor der CCD Kamera angebracht werden:

- Weitwinkelobjektiv mit f=24mm
- Normalobjektiv mit f=50mm
- Zoomobijektiv mit einer zwischen 80mm und 200mm einstellbaren Brennweite

Da fur Minoltaobjektive kein Adapter zum Befestigen an der Kamera erhéltlich war, musste auch
dieser gebaut werden. Ein passender Zwischenring wurde bis knapp auf den Bajonettanschluss
heruntergefeilt, der T-2 Anschluss eines 2“ / T-2 Adapters wurde entfernt. Die beiden Teile wurden
anschliessend zusammengeleimt. Es stellte sich heraus, dass durch den anscheinend zu grossen
Abstand zwischen Chip und Objektiv ab einer Brennweite von ca. 130mm nicht mehr fokussiert
werden konnte. Wenn das Zoomobjektiv eingesetzt wurde, dann ohne Adapter; das Objektiv wurde
unterlegt, bis es die gewlinschte Hohe erreichte. Bei den restlichen Objektiven bereitete der Adapter
keinerlei Probleme.

4.5.8. CCD Kamera

Als Empfanger dient die CCD Kamera (‘charge coupled device’) CM7 von Finger Lakes
Instrumentation. Der KAF-0400 Chip verfugt Uber eine thermoelektrische Kiihlung, sodass unter -30
°C in Bezug auf die Umgebungstemperatur gekuhlt werden kann. Die Kamera hat horizontal 768 und
vertikal 512 Pixel, die einzelnen quadratischen Pixel haben eine Seitenlange von 9 ym.

Die Kamera wird mittels eines Computers gesteuert, an welchem sie mit einem USB-Kabel
angeschlossen werden kann.

Die Kamera verfligt Uber einen mechanischen Verschluss, was sehr kurze Belichtungszeiten
ermoglicht und das Erstellen von Dunkelbildern erleichtert (siehe 4.6. Aufnahme und Auswertung von
Spektren).

4.5.9. Justierung

Zur Justierung des Spektrometers wird der Deckel der Holzkiste gedffnet und das Gitter so eingestellt,
dass das Spektrum 0. Ordnung (es funktioniert dann wie ein Spiegel) abgebildet wird. Zuerst wird die
Gitterposition so lange verandert, bis das Gitter auf dem Chip zentriert ist. Danach wird der Kollimator
auf die Gitterflache ausgerichtet. Zuletzt werden noch die Lichtleiter auf den Chip eingestellt. Die
Justierung ist relativ aufwendig, da fur jeden Arbeitsschritt eine Aufnahme gemacht werden muss.

4.6. Aufnahme und Auswertung von Spektren

Hier soll auf die Aufzeichnung von Spektren und die anschliessende Auswertung naher eingegangen
werden. Die Beschreibung zur Auswertung ist auf digitale Spektren beschrankt. Da CCD Kameras
immer haufiger verwendet werden, ist die Auswertung per Computer sicher sinnvoll und bequem. Die
Auswerteprogramme koénnen auch fir gescannte, urspringlich auf Film aufgenommene Spektren
verwendet werden.
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4.6.1. Aufnahme
Die Aufzeichnung des Spektrums ist hier fur ein Sternspektrum dargestellt, da fir die
Sonnenspektroskopie nicht zwingend ein Teleskop verwendet werden muss.

—

Die Justierung des Spektrometers
sollte bei Tageslicht vor der
Aufnahme kontrolliert werden, da
durch Erschltterungen schnell
zum Beispiel das Gitter bewegt
wird.

Der Spektrometer sollte genug
Zeit haben, sich an die
Aussentemperatur  anzupassen,
was durch den eingebauten Lufter
beschleunigt wird. Die CCD
Kamera sollte ebenfalls einige
Minuten vor Beobachtungsbeginn
auf die Aufnahmetemperatur (in
diesem Beispiel -15 °C)
eingestellt werden, damit sich die
Kuhlung einpendeln kann.

aa AL i ' Vor der Aufnahme wurde das
Abb. 4.6.1. Die fiir dieses Projekt verwendete Ausriistung. Das Kameraobiektiv rob fokussiert

Lichtleiterokular ist im Okularauszug des Teleskops angebracht, ein Lichtleiter d Jhl' 9 d d h o di
verbindet es mit dem Spektrometer (in der Holzkiste). un anschliessen urc . e
Aufnahme von Spektren einer

Taschenlampe verfeinert. Nach dem Zentrieren des gewtlinschten Wellenlangenbereichs wurde das
eigentliche Spektrum aufgenommen. Bei Sternspektren muss wahrend der Aufnahme sorgfaltig
nachgefuhrt werden, damit das Licht des Zielobjekts einen mdglichst grossen Bruchteil der
Belichtungszeit in den Lichtleiter fallt. Da durch die Drahte zur Befestigung des Glasfaserkabels die
Faserspitze héchstens erahnt werden kann, wurde der Stern leicht defokussiert. Die Belichtungszeit
hangt natirlich in einem hohen Grad vom verwendeten Teleskop und der Nachfiihrgenauigkeit ab.
Das Spektrum sollte wenn moglich im FITS-Format (Flexible Image Transport System) abgespeichert
werden. Dieses Dateiformat wurde in 1980er Jahren zur Standardisierung von astronomischen Daten
eingefiihrt. So kénnen Bilder (aber auch Tabellen u.d.) absolut verlustfrei abgespeichert und mit
anderen Quellen verglichen werden. Angaben =zur Aufnahmedauer, Belichtungszeit bis zur
Objektposition kénnen mit gespeichert werden [Berry & Burnell, 2000]. Viele CCD Kameras
unterstltzen dieses Format. Auf astronomische Bildverarbeitung spezialisierte Programme und
Spektrenauswertesoftware verwenden FITS-Dateien.

4.6.2. Vorbehandlung
Die Rohspektren sollten vor der Weiterverwendung wie alle CCD Bilder vorbehandelt werden.
Einerseits muss das thermische Rauschen sowie die leicht unterschiedlichen Empfindlichkeiten der
einzelnen Pixel korrigiert werden. Zum Entfernen des thermischen Rauschens ('dark current’) muss
ein Dunkelbild (‘dark frame’) bei den gleichen Bedingungen wie die Originalaufnahme erstellt werden.
Dazu wird bei gleicher Chiptemperatur bei geschlossenem Kameraverschluss gleich lange wie das zu
korrigierende Bild belichtet [Schréder, 2003]. Die Abbildungen 4.6.2.1. und 4.6.2.2. zeigen die
Temperaturabhangigkeit und die Notwendigkeit einer solchen Korrektur. Das Dunkelstrombild wird von
der Aufnahme subtrahiert.

Abb. 4.6.2.1.
Links: Dunkelstrombild einer FLI CM7 (KAF-0400) CCD Kamera bei einer Chiptemperatur von +20 °C, 600 Sekunden
belichtet.

Rechts: Dunkelbild der gleichen Kamera bei einer Chiptemperatur von —15 °C, die Belichtungszeit betrug ebenfalls 600
Sekunden [Aufnahmen des Verfassersl.
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Zum Ausgleich der unterschiedlichen Empfindlichkeit der Pixel wird ein sogenanntes Flat-Field
aufgenommen. Eine gleichmdssig beleuchtete Flache ohne eigene Struktur (wie zum Beispiel der
Dammerungshimmel) wird fotografiert und die hellsten Pixel auf den Wert 1 normiert. Das so erhaltene
Bild wird von der Aufnahme abgezogen [Schrdder, 2003]. Da fiir dieses Projekt der ’absolute’
Intensitatsverlauf irrelevant ist, wurde auf eine Flat-Field Korrektur verzichtet. Der ‘’reale’
Intensitatsverlauf des Spektrums kann durch eine Flusskalibration erreicht werden.

Das Gitter ist meist nicht exakt parallel zur Dispersionsrichtung montiert. Dadurch ist das Spektrum
leicht verkippt und muss zur Auswertung gedreht werden. Da FITS-Files meist nicht von
konventionellen Bildverarbeitungsprogrammen gedffnet werden kénnen, wurde die Drehung der
Aufnahme mit dem Programm IRIS von Chr. Buil vorgenommen. Mit diesem Programm wurde das
Spektrum dann auch mit einer leichten unscharfen Maske behandelt. Eine zu starke Scharfung hat
eine Sattigung der hellen Bereiche und ein Verlust von feineren Details zur Folge.

4.6.3. Die Auswertung

Nach der Vorbehandlung wird die FITS-Datei in ein Auswerteprogramm (zum Beispiel Vspec, Skyspec
oder AIP4Win) eingelesen. Nun wird der Bereich des Spektrums ausgewahlt und in einen
Intensitatsverlauf umgewandelt, indem die Intensitdt gegen die Pixelnummer aufgetragen wird. Es
sollte darauf geachtet werden, dass nur der Bereich des Spektrums ausgewahlt wird; so kann der
Einfluss der Hintergrundintensitat minimiert werden. Im ausgewahlten Bereich werden die
Sattigungswerte der Pixel in y-Richtung gemittelt und dies in Form eines Intensitatsprofils angezeigt.
Danach muss nach bekannten Linien im betreffenden Spektrum gesucht werden, um die Zuordnung
des Wellenlangenbereichs vornehmen zu kénnen. Hat man zwei Linien gefunden, kénnen diese als
Referenzlinien definiert und damit das Spektrum kalibriert werden.

Der Intensitatsverlauf kann daraufhin direkt ausgedruckt oder als TXT- oder DAT-File zum Beispiel in
ein Tabellenkalkulationsprogramm wie Microsoft Excel exportiert werden.

Mit Hilfe des umfangreichen Element- und Wellenldngenkataloges von Vspec kénnen die einzelnen
Spektrallinien Elementen und einigen Molekilen zugeordnet werden. Das eindeutige Identifizieren
eines bestimmten Elements in einem Spektrum kann durch die Uberlappung einzelner Spektrallinien
erschwert werden.

Die Linienbestimmungen sind mit Vorsicht zu geniessen, da es oft abzuschatzen gilt, ob ein Element
wirklich in der betreffenden Sternatmosphare vorkommt.

AIP4Win (Astronomical Image Processing Software for Windows) bietet ebenfalls eine Mdéglichkeit zur
Umwandlung in einen Intensitatsverlauf, wobei auch die Hintergrundintensitat angezeigt werden kann.
Fir dieses Projekt war der zusatzliche Aufwand gegeniiber dem daraus entstehenden Nutzen zu
gering.
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4.7. Gewonnene Spektren

Im Folgenden einige Beispiele von aufgenommenen Spektren. Die Sonne konnte dank ihrer sehr
grossen Helligkeit mit hoher Auflésung spektroskopiert werden, es musste nicht einmal ein Teleskop
verwendet werden.

Die ersten Versuche zur Aufzeichnung von Sternspektren sind noch relativ bescheiden.

4.7.1. Sonnenspektren

Zum Testen des Spektrometers wurden Sonnenspektren aufgezeichnet. Wie erwahnt, wurde kein
Teleskop verwendet, der Lichtleiter wurde einfach auf den Himmel gerichtet. Alle Sonnenspektren
wurden bei mittlerer bis starker Bewolkung aufgenommen.

Als erstes ein Sonnenspektrum, das in den nahen Infrarotbereich hineinreicht.

Sonnenspektrum (6200 A bis 7850 A)
2,883 A / Pixel

O, (atmospharisch)

0,8 FUI .

Fel,
0,6 - Mg-Triplett

rel. Intensitét

O, (atmospharisch)

04 4
—
0,2 § Mg
‘ Fe
Fe, Ca
0 T T T T T T T T
6200 6400 6600 6800 7000 7200 7400 7600 7800

Wellenlinge [A]

Abb. 4.7.1.1. Spektrum, das im obigen Intensitétsverlauf gezeigt ist. Es umfasst den Bereich von 6200 A bis 7850 A bei einer
Dispersion von 2,883 A / Pixel. Die atmosphé&rischen O, Banden sowie einige Fe-Linien sind besonders aufféllig [Aufnahme
des Verfassersl.

Es wurde der Bereich von 6200 A bis 7850 A abgebildet. Die Dispersion betragt in dieser Aufnahme
ungefahr 2.88 Angstrém / Pixel. Die atmosphéarischen O, Banden bei 7621 A sowie 6884 A sind klar
sichtbar, jedoch nicht aufgeldst.

Wie bei einem G2-Stern wie der Sonne zu erwarten ist, sind die Linien des Fe | noch sehr stark.
Ausserdem deuten Linien auf Kalzium und Magnesium hin. Die Auflésung ist jedoch zu klein, um die
entsprechenden Absorptionslinien von den Eisenlinien abzugrenzen. Mit einer Dispersion von etwa
0,9 Angstrém pro Pixel konnte dann die O,-Bande bei 7621 A aufgelst werden:

210000 A

190000 -

Abb. 4.7.1.2. Die 0O,-Bande im
Sonnenspektrum bei 7621 A. Die
Grafik ist eine  Ausschnitts-

170000 -

150000 - vergrésserung aus einer
Aufnahme, die mit dem f=80mm
130000 4 Kameraobjektiv gemacht wurde.
Die Dispersion betrégt etwa 0,9 A
110000 J pro Pixel. Die Intensitét (y-Achse)

ist gegen die Pixelnummer (x-
Achse) aufgetragen [Aufnahme

90000 des Verfassers].

70000 -

50000 T T T T T
500 550 600 650 700 750

Pixel
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Sonnenspektrum 7260 A bis 7950 A
0,9 A/ Pixel

1.2

Fel,
Ni |

Ni |

O, Bande (atmospharisch)

rel. Intensitat

Fel, Sil
0.2 4
Fell
Fel
0 T T T T T T T T T T T T T
7250 7300 7350 7400 7450 7500 7550 7600 7650 7700 7750 7800 7850 7900

Wellenlinge [A]

7950

Abb. 4.7.1.3. Sonnenspektrum von 7260 A bis 7950 A mit einer Dispersion von 0,9 A pro Pixel. In der Bildmitte ist die atmosphérische O,
Bande abgebildet. Linien neutraler Atome dominieren diesen Spektralbereich. Es sind Linien von Fe I, Fe I, Ni | sowie Si | beschriftet. Die

Zuordnung der Si | Linien ist etwas unsicher [Aufnahme des Verfassers].

Sonnenspektrum 6650 A - 7350 A

0,875 A/ Pixel
1,2
ol
NI
11 sit, SN
0O, -Bande Fel S IYI Cal,
Fel, © Fel
08 | NI
5 |
® Fel
8 06
=
|
Fel Fel
0,4
FelFell
Nil Fel,
Fel Sil Fel,
Fel  Nil
0,2 4 Fel,
NI,
Ni |
0 : : : : : : : : ‘ ‘ ‘ ‘ ‘
6650 6700 6750 6800 6850 6900 6950 7000 7050 7100 7150 7200 7250 7300

Wellenldnge [A]

Abb. 4.7.1.4. Sonnenspektrum von 6650 A bis 7350 A mit einer Dispersion von etwa 0,875 A pro Pixel. Etwas links der Bildmitte ist eine

weitere O,-Bande erkennbar. Es wurden Linien von Fe I, Fe Il, Ca l, Nil, N I, N I, O | und Si | identifiziert. O | und Si | sind etwas unsicher

[Aufnahme des Verfassers].
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Sonnenspektrum 5850 A bis 6400 A

0,9 A/ Pixel
290000
Nil, fo Fel
Fel C N Nil Fel,
Fell il, ‘
280000 - Cal Fel, Nil
‘ Cal
270000
260000 -
J Fe |
|
= e Fel
o aie ,
£ 250000 - Sil ‘ Fel
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2 Fel, Cal X
= 240000 - Nil Nil,
3 Fel, | Fel
Fel  Til, Nal,
co Cal
230000
Fel Fel,
220000 - N
210000 | I_ Fel Fel,
Nal cal,
a col
200000 : : : : : : : : : :
5850 5900 5950 6000 6050 6100 6150 6200 6250 6300 6350 6400

Wellenlinge [A]

Abb. 4.7.1.5. Sonnenspektrum von 5850 A bis 6400 A bei einer Dispersion von ca. 0,9 A / Pixel. Links im Bild ist die
Natriumdoppellinie bei 5889,953 A und 5895,923 A zu erkennen. Sie konnte aufgelést werden. Die Zuordnungen
der Linien von CO I, Ti | und Si | sind wiederum relativ unsicher [Aufnahme des Verfassers].
Linien neutraler Atome wie Fe |, Ca | und Ni | sind im Spektrum sehr haufig vertreten. Ausserdem
konnten Linien von Ni I, Fe Il, Ti | und Si | gefunden werden. Die Zuordnung von Ti | und Si | ist jedoch
etwas unsicher. Im Spektraltyp G kdnnen noch Verbindungen von zum Beispiel CO gefunden werden.

4.7.1.1. Mondspektren
Eine Moglichkeit zur Sonnenspektroskopie
bietet sich durch die Aufnahme von

Abb. 4.7.1.1.1. Die Position ~ Mondspektren. Da der Mond das Sonnenlicht

;\’;S ; z""r’;;’,?"zers _auf Mder reflektiert, ist ein Vergleich mit direkten
onaopertiache m are .

imbrium  [Aufnahme  des Spnnen§pektren |nFeres§ant. _ _
Verfassers]. Die Position des Lichtleiters im Mare Imbrium

auf ist in der 4.71.1.1.

gekennzeichnet.

Abbildung

Sonnen-und Mondspektrum (M itte bei ca. 7600 A)
2,88 A/ Pixel
70000

60000

50000

40000

30000

20000

10000 -

360 4(;0 5(;0
Pixel

Abb. 4.7.1.1.2. Sonnen- und Mondspektrum bei 7600 A. Die Banden in der Mitte stammen von atmosphérischem O, Rote Linie:

Sonnenspektrum; Blaue Linie: Mondspektrum. Das Mondspektrum ist liberh6ht dargestellt. Da die Belichtungszeiten und die Fokus -

einstellungen nicht tibereinstimmen, kénnen leider keine Aussagen gemacht werden.

0 100 200 600
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Da die Einstellungen des Spektrometers bei den Aufnahmen nicht Gbereinstimmen, kénnen leider
keine Aussagen Uber eventuelle Unterschiede gemacht werden. Das Experiment muss bei exakt
gleichen Bedingungen wiederholt werden. Darum wurde mit dem jetzigen Datenmaterial auf einen
Vergleich von weiteren Wellenlangenbereichen verzichtet.

4.7.2. Sternspektren

Es wurde versucht, Spektren der Sterne Capella, Wega und Sirius aufzuzeichnen. Mangels eines
manuellen Feintriebes am Teleskop und da die Motorsteuerung zu sprunghaft reagierte, musste bei
ausgekoppelten Motoren von Hand nachgefiihrt werden. Durch die fehlende Ubung konnte der Stern
nur schatzungsweise die Halfte der Belichtungszeit auf der Faser gehalten werden, sodass die
Aufnahmedauer bis zu einer Stunde betrug.

Das aufgezeichnete Spektrum wurde aber in der Mitte von Streulicht Gberlagert und war so nicht
verninftig auswertbar. Es missen unbedingt Streulichtblenden zwischen Faser und Gitter sowie
Kamera und Kollimator angebracht werden. Wegen anhaltendem schlechten Wetter konnten leider
keine weiteren Versuche bis zum Abgabetermin gemacht werden.

Es ware interessant gewesen, das Spektrum von Capella genauer zu untersuchen. Der Spektraltyp
dieses Sterns ist eigentlich G8 Ill, doch es sind auch fir den Typ F charakteristische Merkmale zu
finden, da es sich um einen engen Doppelstern handelt [Burnham, 1978].

Wega (‘der herabstirzende Adler’) ist vom Spektraltyp A1 [Herrmann, 2001] und héatte sich wegen der
grossen scheinbaren Helligkeit (0,0™*°) zur Beobachtung angeboten.

Abb. 4.7.2.1. Spektrum von Capella. Es ist stark unterbelichtet und vor allem im Zentralbereich von Streulicht iiberlagert.
Durch die schlechte Nachfiihrgenauigkeit mussten zwei Aufnahmen mit Belichtungszeiten von 800 s und 1500 s lberlagert
werden [Aufnahme des Verfassers].

4.8. Verbesserungsmoglichkeiten
Der Spektrometer funktionierte auf Anhieb, es gibt jedoch noch viele Verbesserungsmaoglichkeiten.

- Bei langeren Belichtungszeiten (> 30 min) macht sich Streulicht stark stérend bemerkbar. Der
Einbau von Streulichtblenden in den Spektrometer ist fiur die erfolgreiche Aufzeichnung von
Sternspektren absolut nétig.

- Die Ursache der extrem langen Belichtungszeiten auch bei hellen Sternen ist bei der
ungentgenden Nachfiihrgenauigkeit des Teleskops zu suchen. Die korrekte Nachfuhrung ist
zu einem grossen Teil reine Ubungssache. Es ist darum zu erwarten, dass die
Belichtungszeiten mit zunehmender Erfahrung reduziert werden kénnen.

- Zum einfacheren Zentrieren des gewilinschten Wellenlangenbereiches ware die genaue
Vermessung des Drehmechanismus des Gitters von Vorteil.

- Eine Dreipunktlagerung des Gitters ware idealer als eine mit vier Stellschrauben.

- Zur quantitativen Auswertung der Sternspektren ist die Kenntnis der Empfindlichkeitskurve
des Spektrometers in Kombination mit dem Teleskop unabdingbar. Wenn spater zum Beispiel
Elementhaufigkeiten bestimmt werden wollen, missen die Spektren sorgfaltig geeicht werden.

- Der Einsatz einer Referenzlampe ware vorteilhaft. Da die bendtigte Glasfaser bereits
eingebaut ist, bietet sich auch die Messung von Radialgeschwindigkeiten an.

4.9. Schluss und Ausblick

Der Bau des Spektrometers und die Aufnahme erster Spektren war extrem spannend und ermdglichte
mir einen Einblick in einen bedeutenden Zweig der Astrophysik. Es gibt noch viele astronomische
Objekte, die ich gerne spektroskopieren méchte. Im Folgenden eine Zusammenstellung von weiteren
interessanten Projekten:

- Spektroskopie von schwéacheren Sternen mdglichst vieler Spektralklassen

- Aufnahme von Spektren von planetarischen Nebeln und Reflexionsnebeln

- Beobachtung von Spekiren von Be Sternen wie y Cassiopeiae Uber langere Zeitraume
- Spektren von Planeten und Vergleich mit dem Sonnenspektrum

- Mondspektren von Gebirgsregionen und Mare-Gebieten.

- Bestimmung von Radialgeschwindigkeiten, Nachweis spektroskopischer Doppelsterne
- Spektren von Kometen

- Spektren von Novae

- Langzeitbeobachtung von spektroskopischen Veranderlichen

- Bestimmung grober spektroskopischer Parallaxen

Viele weitere Ideen fir Projekte sind zum Beispiel in [Gavin, 1997] beschrieben.
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5. Anhang

SEITE 32/ 39



Astronomische Spektroskopie

l. Foto des Spektrometers

Jhiss

il 1

A

.Y

Der im Rahmen dieser Maturitatsarbeit gebaute Spektrometer. Links unten ftritt die Glasfaser in den
Spektrometer ein. Das Licht gelangt tber den Kollimator (rechts unten) auf das Reflexionsgitter (links
oben) und wird durch das Kameraobjektiv auf den Chip der CCD Kamera (rechts oben) fokussiert. Die
hier gezeigte Anordnung mit dem Zoomobjektiv dient zur Aufnahme von Spektren bei der hochsten
Auflésungsstufe. Rechts oben ist der Liifter zu erkennen.

Links und rechts auf der Grundplatte sind Drahtseile angebracht, um das Herausheben aus der
Holzkiste zu erleichtern.
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lll. Verwendete Programme
Fir die Spektrenauswertung und —aufzeichnung wurden die folgenden Programme verwendet:

AIP4Win Enorm umfangreiches Programm zur Bearbeitung von astronomischem
Bildmaterial. Neben unzahligen Filtern und anderen
Bearbeitungsmoglichkeiten beinhaltet es Astrometrie- Photometrie- und
Spektroskopiefunktionen. Die Spektrenauswertung ist im Vergleich mit
anderen Programmen etwas umstandlich. Der relativ hohe Preis ist durch die
Vielseitigkeit des Programms sicher gerechtfertigt. Das Programm liegt dem
Buch von [Berry & Burnell, 2000] bei.

FLI Grab Kamerasteuerungssoftware fliir CCD Kameras von Finger Lakes
Instrumentation. Dunkelbild- Flatfield und Biaskorrekturen kénnen direkt in
diesem Programm vorgenommen werden. Die Bilder kdnnen nur als FITS-
oder IMG-Files abgespeichert werden.

Weitere Infos unter http://www.fli-cam.com

IRIS Programm zur Bearbeitung von (hauptséchlich astronomischen) Bildern. Der
riesige Programmumfang umfasst viele Entzerrungsfunktionen und Filter.
Freeware von Chr. Buil, Download unter http://www.astrosurf.com/buil

SkySpec Spektrenauswertungssoftware. Die Funktionspalette ist derjenigen von Vspec
sehr ahnlich (siehe unten). Zusatzlich ist eine automatische
Wellenlangenkalibration mdglich, dafiir ist die Linienidentifikation mit Vspec
etwas angenehmer. Auf Deutsch erhaltlich.

Vspec Spektrenauswertungssoftware. Die Funktionspalette ist enorm umfangreich
und beinhaltet neben verschiedenen Kalibrationsmdglichkeiten auch
Funktionen zur Bestimmung von Aquivalentbreiten, Linienunterdriickung und
eine grosse Spektrallinien- und Spektrendatenbank. Die Spektren kénnen in
verschiedenen Dateiformaten exportiert werden. Auf Englisch und
Franzdsisch erhaltlich.
Freeware von V. Desnoux, Download unter
http://valerie.desnoux.free.fr/vspec

IV. Glossar
Die im Text mit ™ markierten Begriffe werden im folgenden kurz erklart, sie kénnen jedoch auch in den
meisten astronomischen Bichern und Lexika nachgeschlagen werden.

1%

Apex

Die Sonne bewegt sich relativ zu Nachbarsternen mit ungefahr 19,4 km/s. Der Punkt, auf den diese
Bewegung scheinbar gerichtet ist, wird Apex genannt. Er liegt im Sternbild Herkules bei « = 18"04™,
6 =+30° [Herrmann, 2001]. Der im Kapitel 3.4.1. (Radialgeschwindigkeitsmessung) eingefiihrte Apex
steht jedoch hier fir den Punkt, auf den die Bewegung der Erde um die Sonne zum gegebenen
Zeitpunkt gerichtet ist

Astronomisches Seeing

Die Luftunruhe wird als Seeing bezeichnet. Die so genannte Richtungsszintillation hat ein scheinbares
Hin- und Herhiipfen des Sternbildes zur Folge. Das Licht des Sterns wird so bei langeren
Belichtungszeiten auf ein grosseres Szintillations- oder Seeingscheibchen verteilt [Zimmermann &
Weigert, 1995].

Haupftreihe

Das Band, das im sog. Hertzsprung-Russell-Diagramm von links oben (helle und blaue Sterne) nach
rechts unten (rote Sterne niedriger Leuchtkraft) fihrt. Die Hauptreihe markiert eine lange ruhige
Entwicklungsstufe von Sternen. Im Hertzsprung-Russell-Diagramm werden die absoluten Helligkeiten
gegen ihre Spektralklassen oder Farbindizes aufgetragen [Keller, 2000].

Interstellare Absorptionslinien
Siehe ’interstellare Spektrallinien’.

Interstellare Spektrallinien

Die durch das interstellare Medium hervorgerufenen Linien werden interstellare Spektrallinien
genannt. Dieser Linientyp wird von niedrigen atomaren Zustdnden verursacht. Diese sind in allen
Sternspektren vorhanden, sie werden jedoch haufig in Spektren kihler Sterne von den
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entsprechenden Linien der Sternphotosphare Uberdeckt. Heisse O- und B-Sterne bieten die
Gelegenheit zur Analyse von interstellaren Absorptionslinien, da ihre Spektren vorwiegend Linien von
héheren Energiezustanden aufweisen.

Die Beobachtung des interstellaren Mediums ist jedoch vor allem mit Radioteleskopen attraktiv, wo
das Gas direkt nachgewiesen werden kann. Als Beispiele fir radioastronomisch nachgewiesene
Verbindungen sollen hier Kohlenmonoxid (CO), Hydroxyl (OH), Alkohol (C,HsOH) sowie Formaldehyd
(CH,0) genannt werden. Beispiele interstellarer Absorptionslinien im optischen Bereich sind die Linien
von Ca ll, Na I, CN und CH" [Kaler, 1994].

Magellansche Wolken

Die beiden Magellanschen Wolken wurden wahrend der Reise von Magellan zwischen 1518 und 1520
benannt, man erkannte jedoch erst 1920, dass es sich bei diesen um Galaxien handelt. Sie sind als
Zwerggalaxien irregularen Typs klassifiziert. 1973 wurde von Radioastronomen eine Materiebriicke
zwischen der Milchstrasse und den beiden Galaxien entdeckt [Acker, 1991].

Nebel

Diffuse Objekte werden allgemein als Nebel bezeichnet. Die Benennung stammt aus dem 17.
Jahrhundert, bevor Genaueres Uber die Natur dieser Objekte bekannt war. Heute wird zwischen
galaktischen und extragalaktischen Nebeln unterschieden. Der extragalaktische Typ entspricht
Galaxien. Die galaktischen Nebel werden durch die interstellare Materie gebildet; man unterscheidet
zwischen Emissions-, Planetarischen und Reflexions-Nebeln sowie Dunkelwolken [Herrmann, 2001].

Neutronenstern

Bei Supernovae des Typs Il von Sternen von mehr als 1,44 Sonnenmassen (Chandrasekhar-Limit)
entstehen sogenannte Neutronensterne. Die Obergrenze liegt bei 3 Sonnenmassen.

Neutronensterne bestehen vorwiegend aus Neutronen. Sie weisen Durchmesser von 20 bis 24 km
auf, die Dichte betragt unglaubliche 10" bis 14'* g/cm®. Eine mehrere hundert Meter dicke
Eisenschale umschliesst den physikalisch noch weitgehend unverstandenen Kernbereich.
Neutronensterne besitzen Magnetfelder, die eine Starke von bis zu 10® Tesla erreichen konnen.

Viele Neutronensterne machen sich als Pulsare im Radio- und Réntgenbereich bemerkbar [Herrmann,
2001].

Novae (Sg.: Nova)

Wenn die Helligkeit eines Sterns rasch ansteigt, kann eine Nova beobachtet werden. Die
Voraussetzung ist ein Doppelsternsystem mit einem Weissen Zwerg und einem kihlen roten Stern.
Die rote Komponente gibt Masse an den Weissen Zwerg ab, welche durch die hohe Gravitation mit
enormer Geschwindigkeit auf den Zwergstern sturzt. Beim Aufprall machen die hohen auftretenden
Temperaturen die Wasserstoff-Fusion an der Oberflache (sic!) mdglich; ein Lichtausbruch ist die
Folge. Die Novae zdhlen zu den Katalysmischen Variablen.

Die Bezeichnung ist von ’nova stella’ (neuer Stern) abgeleitet. Friiher meinte man beim Auftreten einer
Nova, einen neuen Stern zu beobachten, da dieser vor dem Ausbruch (die Praenova oder Progenitor)
ohne Hilfsmittel nicht erkennbar war [Keller, 2000].

Nyquist-Theorem

Dieses besagt, dass ein erfassbarer Unterschied auf der Detektorflache eine Ausdehnung von
mindestens 2 Pixeln haben muss. Dies sollte bei der Planung eines Spektrometers beriicksichtigt
werden. Wenn diese Bedingung nicht erfiillt ist, wird die héhere Auflésung durch die Pixelgrésse
limitiert.

Offnungsverhiltnis (f/: f/-Wert; f/-Zahl)
Das Verhéltnis der Brennweite zur Offnung eines optischen Elements wird als Offnungsverhaltnis
bezeichnet.

Fr=1

D

Planetarische Nebel
Heisse expandierende Gasschalen, die von einem alternden Stern mit 0,6 bis 4 Sonnenmassen
ausgeworfen werden, bezeichnet man als planetarische Nebel. Die verwirrende Bezeichnung
'planetarisch’ stammt von W. Herschel. In den Teleskopen des 18. Jahrhunderts &ahnelte das
scheibchenférmige Aussehen den Planeten.
Die Gasschalen werden durch die energiereiche Ultraviolettstrahlung vom Zentralstern zur
Fluoreszenz angeregt. Die Hullen expandieren mit Geschwindigkeiten von 20 bis 50 km / s. Sie
bestehen vorwiegend aus Wasserstoff. Durch das Bestimmen der Expansionsgeschwindigkeit und der
Entfernung kann auf das Alter des Nebels geschlossen werden [Hermann, 2001].
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Riesen

Sterne mit einem grossen Durchmesser und einer hohen Leuchtkraft werden als Riesensterne
bezeichnet. Man unterscheidet zwischen roten und blauen Riesen. Die roten Riesen stellen extrem
leuchtkraftige, altere Sterne am linken oberen Ende der Hauptreihe dar. Blaue Riesen sind extrem
junge Sterne mit kleiner Lebenserwartung [Herrmann, 2001].

Spektroskopische Doppelsterne
Siehe '3.6.2. Spektroskopische Doppelsterne’.

T-Tauri-Sterne

Dieser Sterntyp steht flir massearme, sehr junge Sterne im Vor-Hauptreihenstadium und einen
unregelmassigen Lichtwechsel aufweisen. In den Spektren sind Emissionslinien von Wasserstoff und
von einmal ionisiertem Kalzium und manchmal auch verbotene Linien vorhanden. Die Linienprofile
weisen auf Materieabflisse in Form von Sternwinden hin [Zimmermann & Weigert, 1995].

Verénderliche

Sterne, die Veranderungen in Bezug auf eine bestimmte Eigenschaft wie zum Beispiel der Leuchtkraft
aufweisen, werden Veranderliche genannt. Schwéachere Veranderliche werden nach F. W. Argelander
mit R beginnend und dem lateinischen Sternbildnamen bezeichnet. Wenn in einem Sternbild mehr
Veranderliche sichtbar sind, wird die Folge mit RR, RS bis RZ, dann SS bis SZ, AA bis AZ und so
weiter fortgesetzt. Heute reichen diese Moglichkeiten in den wenigsten Fallen aus, die
dazukommenden Veranderlichen werden zum Beispiel mit V 335 und so weiter bezeichnet.

Weisse Zwerge

Ein weisser Zwerg ist ein kleiner, extrem dichter Stern, dessen Stabilitdt nur noch durch ein entartetes
Elektronengas gegeben ist. Die Effektivtemperaturen dieser Objekte bewegen sich zwischen etwa
40'000 K und 5'000 K, die absoluten Helligkeiten zwischen 8™9 und 16™°. Die Radien liegen bei etwa
8000 km. Die Masse lasst sich nur durch Doppelsternsysteme mit Weissen Zwergen bestimmen. Ein
durchschnittlicher Wert dafur ist 0,6 Sonnenmassen; wobei auch Massen von 0,4 und 1,2 Massen
gefunden wurden. Die daraus bestimmbare mittlere Dichte ist bei etwa 10° g/cm3. Die
Magnetfeldstarke dieser Objekte kann bis zu 510 Tesla betragen [Zimmermann & Weigert, 1995].

Wolf-Rayet-Sterne

Dieser Sterntyp weist Spektren mit breiten Emissionslinien, vor allem von neutralem und ionisiertem
Helium. Die Objekte sind von Gashillen umgeben, die mit Geschwindigkeiten von 1000 bis 2000 km/s
vom Stern weg geschleudert werden. Wolf-Rayet-Sterne besitzen die 100'000 bis 1 Millionfache
Leuchtkraft der Sonne, haben Oberflachentemperaturen von 20'000 bis 50'000 K und besitzen den 3-
bis 25fachen Sonnendurchmesser. Es sind altere Sterne, deren Hille durch den starken
Strahlungsdruck weggeblasen wurde; darum sind Zentralsterne planetarischer Nebel* haufig Wolf-
Rayet-Sterne. Die ersten Objekte dieser Klasse wurden 1867 von Charles J. E. Wolf und Georges A.
P. Rayet entdeckt [Herrmann, 2001].
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1990].

Die Strahlung eines schwarzen Korpers in Abhangigkeit von T nach der
Planckschen Strahlungsformel. Aus [Grehn & Krause, 1998].

P Cygni und inverses P Cygni Profil, aus [Jaschek & Jaschek, 1990].

Entstehung von P Cygni Linienprofilen. Leicht geandert nach [Kaler,
1994].

Spektrum von P Cygni, aus [Glumac, 2002].

Czerny-Turner Spektrograph, [Tonkin, 2002].

Littrow-Spektrograph, aus [Tonkin, 2002].

Der schematische Aufbau des Spektrometers [Graphik des Verfassers].

Der Aufbau des flur diese Arbeit verwendeten Lichtleiters, gedndert nach
[Laser Components, 2003].

Die Lichtleitung innerhalb der Faser. Gezeichnet nach [Dearden, 2002].
Der Akzeptanzwinkel eines Lichtleiters, nach [Dearden, 2002].

Unbearbeitetes und poliertes Faserende bei 150facher Vergrésserung,
[Aufnahme des Verfassers].

Schematischer Aufbau des Lichtleiterokulars sowie Aufnahmen der
realisierten Bauweise, [Aufnahme des Verfassers].

Foto des Messingrohrchens mit eingeklebten Glaskapillaren [Aufnahme
des Verfassers].

Die Gitterhalterung [Aufnahme des Verfassers].

Die Gitterhalterung mit dem Drehmechanismus von oben [Aufnahme des
Verfassers]
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Abb.
Abb.

Abb.
Abb.

Abb.

Abb.
Abb.
Abb.
Abb.
Abb.

4.6.1.
4.6.2.1.

4.7.11.
47111

4.7.11.2.

4.7.1.2.
4.71.3.
4.71.4.
4.71.5.
4.7.21.

Die fur das Projekt verwendete Ausristung [Aufnahme des Verfassers].

Dunkelstrombild der CCD Kamera CM7 von Finger Lakes Instrumentation
bei Chiptemperaturen von +20 °C und - 15 °C [Aufnahme des
Verfassers].

Sonnenspektrum 6200 A bis 7850 A [Aufnahme des Verfassers].

Die Position des Lichtleiters auf der Mondoberflache im Sinus Iridum
[Aufnahme des Verfassers].

Vergleich Sonnen- und Mondspektrum um 7600 A [Aufnahme des
Verfassers].

Intensitatsverlauf der O,-Bande bei 7612 A [Aufnahme des Verfassers].
Sonnenspektrum von 7260 A bis 7950 A [Aufnahme des Verfassers].
Sonnenspektrum von 6650 A bis 7350 A [Aufnahme des Verfassers].
Sonnenspektrum von 5850 A bis 6400 A [Aufnahme des Verfassers].

Spektrum von Capella [Aufnahme des Verfassers].
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