Schwerpunktthema: Spektroskopie

Neues aus der Fachgruppe

Spektroskopie

von Thomas Hunger und Ernst Pollmann

Die VdS-Fachgruppe Spektroskopie, ge-
griindet 1992 [1], gestaltete im Jahr 2004
schon einmal einen Themenschwerpunkt
im VdS-Journal fiir Astronomie [2]. Seit
dieser Zeit hat sie sich bis heute zu einer
der aktivsten Fachgruppen entwickelt.
Hat Ernst Pollmann noch 1997 fest-
gestellt, dass ,die Astro-Spektroskopie
stiefmiitterlich in der bundesdeutschen
Astroszene* behandelt wird [3], so kén-
nen wir heute erfreut feststellen, dass
die Astro-Spektroskopie inzwischen mit
wachsendem Interesse in der bundes-
deutschen amateurastronomischen Szene
wahrgenommen wird.

In der rasant anwachsenden Gruppe gab
es in der jingeren Vergangenheit gewisse
kommunikative Misskldnge. Das ist aber
wohl als normal anzusehen, wenn eine
dynamische Gruppe eine GrenzgrofBe
iiberschreitet. Um die Arbeit in der Fach-
gruppe transparenter zu gestalten, wurde
ein FG-Statut erstellt [4]. Damit wurden
demokratische Strukturen geschaffen
und zentrale Aufgaben innerhalb der
Fachgruppe klar definiert. Die erstmals
durchgefiihrte Wahl unter den Mitglie-

dern der Fachgruppe brachte folgendes
Ergebnis:

Sprecher der Fachgruppe:

Ernst Pollmann

Vertreter:

Thomas Hunger, Lothar Schanne.

Derzeit (Stand Ende Januar 2009) besteht
die Fachgruppe aus 62 angemeldeten
Mitgliedern. Das von der Fachgruppe be-
triebene Online-Forum hat sogar insge-
samt 139 Mitglieder, womit das Interesse
der Amateurastronomen am Thema As-
trospektroskopie noch deutlicher doku-
mentiert wird.

Mit dem vorliegenden Schwerpunktthe-
ma mochten wir aktuelle Entwicklungen
aufgreifen und interessante Themenbe-
reiche vorstellen. Dazu haben sich dan-
kenswerterweise wieder viele Fachgrup-
penmitglieder als Autoren groBe Miihe
gegeben. So berichten Roland Biicke und
Lothar Schanne iiber Radialgeschwin-
digkeitsmessungen. Hier zeigt sich, dass
die ,Amateurmittel® mittlerweile pro-
fessionelles Niveau erreicht haben. Die-

ter Goretzki erforscht die Sonne unter
spektroskopischen Gesichtspunkten. Eine
Orientierungshilfe zu den Gerdten und
Verfahren der Spektroskopie bietet der
Artikel von Thomas Hunger. Den auch
zunehmend fiir den Amateur interessan-
ten Echelle-Spektrographen stellt Tobi-
as Feger anhand eines Selbstbaus vor.
Urs Fliikiger aus der Schweiz berichtet
iber die Einsteigerseminare, die von der
Fachgruppe seit 2008 angeboten werden.
Ernst Pollmann schreibt tiber mehrjahri-
ge spektroskopische Beobachtungen am
Doppelsternsystem VV Cephei. Abgerun-
det werden die Beitrige des vorliegen-
den Journals mit der Beschreibung des
Gemeinschaftsprojektes ,SpecRaVE® der
VdS-Fachgruppen Computerastronomie
und Spektroskopie durch Roland Biicke.

Alle Autoren des Schwerpunktthemas
wiinschen Ihnen viel Freude beim Lesen
der Artikel. Moglicherweise gelingt es
uns ja damit, auch Ihr Interesse an der
Astrospektroskopie zu wecken. Das wiir-
de uns freuen - nehmen Sie einfach Kon-
takt zur Fachgruppe auf, etwa {iber die
FG-Webseiten [4].
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Reduktion spaltloser Flash-Spektren

von Joachim Draeger

1. Einfiihrung

Spektroskopische Beobachtungen kon-
nen helfen, die physikalischen Eigen-
schaften eines Objekts zu bestimmen. Die
totale Sonnenfinsternis am 21.06.2001
ist ein Beispiel fiir ein solches Vorhaben.
Der Autor beobachtete dabei zusammen
mit M. Rudolf Chromosphire und L-
Korona [11] der Sonnenatmosphire mit
einem spaltlosen Spektrographen [2]. Der
vorliegende Artikel beschreibt die Aufbe-
reitung der gewonnenen Spektren durch
Beseitigung des Hintergrunds und durch
Isolierung der Emissionsliniensignaturen
mit Hilfe einer Kreuz-Korrelation. Die
reduzierten Spektren gestatten Angaben
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tuiber die Ionen, welche in den verschie-
denen Bereichen der Sonnenatmosphire
vorkommen, und so letztlich auch Aus-
sagen etwa iiber die Temperaturen.

2. Hintergrundsubtraktion

Eine wesentliche Aufgabe der Vorver-
arbeitung ist die Entfernung des Hin-
tergrunds aus den Spektren. Leider ver-
sagen die sonst iiblichen Methoden zur
Entfernung des Hintergrunds B (etwa
Subtraktion eines gefitteten Polynoms
niedriger Ordnung [9]). Die unterschied-
lichen Merkmale von Hintergrund B und
Signal S helfen uns, ein besser geeignetes
Verfahren zu entwickeln.

Der Hintergrund B schwankt in Dispersi-
onsrichtung eher groBskalig, hauptsich-
lich aufgrund der erdatmosphérischen
Rayleigh-Streuung. Die Variationen quer
dazu finden dagegen auf bedeutend klei-
neren Lingenskalen Scale(.) statt, ver-
ursacht durch perspektivische Effekte
und den UnregelmiBigkeiten der aktiven
Sonne [3]. Fiir die sichelférmigen chro-
mosphirischen und ringformigen koro-
nalen Linienbilder (d.h. dem Signal S)
sind die Verhiltnisse etwas komplizierter:
Im Zentrumsbereich des Spektrums gilt
in Dispersionsrichtung typischerweise
Scale(S) << Scale(B), wihrend quer dazu
genau umgekehrt Scale(S) >> Scale(B)
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ist. Scale(.) liefert hier also durchaus ein
brauchbares  Unterscheidungskriterium
zwischen Hintergrund B und Signal S.
Fiir die ,Rdnder’ des Spektrums gilt dies
nicht unbedingt, was jedoch fiir unsere
Zwecke vernachléssigbar erscheint.

GemiB den vorangegangenen Feststel-
lungen scheint ein Unsharp Masking zur
Hintergrundsubtraktion gut geeignet zu
sein. Das stark anisotrope Verhalten von
B kann dabei durch Verwendung eines
asymmetrischen Filterkerns berticksich-
tigt werden. In Dispersionsrichtung sollte
der Filterkern etwa auf der Langenska-
la der Strukturen im Signal S arbeiten,
wiéhrend quer dazu eine Lingenskala
nahe O angemessen erscheint [3]. Um
das Auftreten von Negativititen zu ver-
meiden, setzt man die negativen Anteile
im Resultat des Unsharp Masking gleich
Null. Als weitere Verbesserung kann
man das Unsharp Masking iterieren,
um - anschaulich gesprochen - aus dem
Ausgangsbild den Signalanteil vollstin-
dig abzutrennen. Tatsdchlich sind die so
erzielten Resultate sehr vielversprechend
(Abbildung 2).

3. Kreuz-Korrelation
Spaltlose Spektrographen registrieren
die Emissionen von flachenhaften Ob-
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Demonstration der Hintergrundsubtraktion am Beispiel des Spektrums aus

Abbildung 1. Man sieht links den Signalanteil des Rohspektrums und rechts
den Hintergrundanteil. Beide wurden sauber voneinander getrennt. Dadurch sind
nun im Signalanteil mehrere Linienbilder sichtbar, die vorher nicht mit blofen Auge
erkennbar waren. Verfahrensbedingt fehlen von der ringférmigen koronalen Linie Fe
XIV 5303 im Signalanteil jedoch die Bogenstiicke im Bereich des Spektren,,randes*.

jekten als zweidimensionale Linienbil-
der. Dies ermoglicht die Bestimmung
von Parametern, welche Spaltspektro-
graphen nicht ohne weiteres zugédnglich
sind, wie z.B. die Gesamtenergieabgabe
in einzelnen Emissionslinien oder die
Hohe der Emissionsregionen in der Chro-
mosphire. AuBerdem lassen sich mit ei-
nem Spaltspektrographen Informationen
vergleichbaren Umfangs nur durch ein
aufwendiges schrittweises Abtasten der
Objektfliche gewinnen. Diese Effizienz
spaltloser Spektrographen wird jedoch
mit einer Faltung der in Dispersions-
richtung liegenden Ortsdimension x mit
der Wellenldnge A erkauft, da einerseits
zwei Ortsdimensionen x, y und die Wel-

Spaltloses (Roh-)

Spektrum der
Sonnenatmosphdre,
aufgenommen wéhrend
der totalen Sonnenfins-
ternis am 21.06.2001 in
Lusaka (Zambia) [2]. Die
Aufspaltung in drei Teil-
spektren schwacht durch
die hohere Dispersion
die Intensitdt des Hinter-

grunds ab. Dennoch besitzt das untere blaue Teilspektrum infolge der proportional
zu ) anwachsenden Rayleigh-Streuung einen starken Hintergrund. Dadurch sind
auch relativ starke Emissionen wie etwa H(3 und Hy nicht sehr deutlich erkennbar.
Der rote und griine Bereich des sichtbaren Lichts wird durch das obere und mittlere
Teilspektrum abgedeckt. Die Wellenldnge nimmt in allen Teilspektren jeweils von
links nach rechts zu. Da die Aufnahme weit entfernt vom 2. bzw. 3. Kontakt ge-
macht wurde, sind selbst die stirksten chromosphdrischen Linien im wesentlichen
nur anhand der sichelformig angeordneten Protuberanzen erkennbar. Von den ko-
ronalen Linien ist Fe XIV 5303 im griinen Teilspektrum gut erkennbar, die in ihrem
ringformigen Verlauf eine als Flare zu deutende vereinzelte Aufhellung besitzt. Das
Flare emittiert ebenso wie Protuberanzen ein Kontinuum. Wahrend das Flare jedoch
nur in den ringformigen koronalen Linien zu erkennen ist, sind die Protuberanzen
nur in den sichelférmigen chromosphdrischen Linien enthalten. Die sichtbare Ab-
sorption gehért zu den erdatmosphirischen O -Banden um 687-693nm.

lenldnge A gleichzeitig erfasst werden,
andererseits der Detektor nur zweidi-
mensional arbeitet. Anders ausgedriickt
iiberlagern spaltlose Spektrographen also
die 1-dimensionalen Spektren von den
verschiedenen Objektpositionen mitein-
ander, wobei die relative Anordnung der
Objektpositionen fiir jede Wellenldnge
erhalten bleibt. Das 3-parametrige Signal
wird somit 2-dimensional als (y, x * A) re-
gistriert. Adiquat nutzen lassen sich die
in einem spaltlosen Spektrum enthalte-
nen Informationen erst nach Separierung
des Spektralsignals von dem Bildsignal.
Andernfalls wire beispielsweise bereits
die Angabe der Wellenldnge und so die
Identifikation der einzelnen Spektrallini-
en mit Problemen behaftet.

Eine Moglichkeit ist es, die Position je-
des im spaltlosen Spektrum vorhandene
Emissionslinienbild auf der Wellenldn-
gen-Skala zu markieren. Die Gesamtheit
dieser Markierungen bilden dann die ge-
wiinschten spektralen Informationen A
befreit von den Ortsinformationen. Die
Einflihrung einer fiir alle typischen Lini-
enbilder ndherungsweise giiltigen ortsab-
héngigen Intensititsverteilung - im Fol-
genden kurz als Linienmodell bezeichnet
- stellt eine zusétzliche vereinfachende
Annahme dar, welche das Problem hand-
habbar macht [5].

Eine derartige Suche nach Linienbildern
mit der Gestalt des Linienmodells stellt
ein Matching-Problem dar. Seine prin-
zipielle Behandlung kann mit Hilfe der
Kreuz-Korrelation [4,7] geschehen. Sie
markiert jedes Auftreten eines Linien-
bildes, das dem vorgegebenen Linien-
modell #dhnelt, mit einem mehr oder
weniger gauBférmigen Impuls [10]. Die
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Links: Aufbereitetes Spektrum des Flashs beim 2. Kontakt. Rechts: Anwen-

dung der Kreuz-Korrelation auf dieses Spektrum. Einige Ungenauigkeiten
in den Wellenldngen der Emissionslinien sind darauf zuriickzufiihren, dass verein-
fachend eine lineare Interpolation der Wellenldnge erfolgte. Die Identifikation der

Linien erfolgte gemdf} [6].

Links: Aufbereitetes Spektrum, das wahrend des Maximums der Totalitdt
aufgenommen wurde. Rechts: Ergebnis einer Reduktion des links abgebilde-
ten Spektrums. Zu sehen sind einige koronale Linien.

Abbildung ausgedehnter Linienbilder
auf derartige lokale Features macht die
Kreuz-Korrelation auch auf Fille mit ge-
genseitiger Uberlappung der Linienbilder
anwendbar. Spaltlose Spektren der koro-
nalen Emissionen profitieren von dieser
Eigenschaft. Alternative Methoden wie
das zeilenweise Aufaddieren [8] stoBen
in solchen Situationen an ihre Grenzen

[1].

4. Resultate

Die Kreuz-Korrelation wurde prototy-
pisch auf Spektren angewandt, welche
wiéhrend der totalen Sonnenfinsternis
2001 von M. Rudolf und dem Autor in
Lusaka aufgezeichnet wurden. Abbildung
3 zeigt das reduzierte Flash-Spektrum
zusammen mit Angaben zu wichtigen in
diesem Spektrum enthaltenen Linien. Die
niedrigen Ionisationsstufen der Elemente
in der Chromosphére sind ein Indikator
fiir eine dort herrschende niedrige Tem-
peratur.

Wihrend des Maximums der Totalitét
sind einige andere schwache Linien be-
sonders gut zu registrieren, die zu hohen
Ionisationsstufen gehéren und koronalen
Ursprungs sind. In den Spektren ist die
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stirkste koronale Linie Fe XIV 5303 be-
reits im Flash-Spektrum erkennbar. Eine
zweite, ebenfalls vorhandene koronale
Linie gehort zu Fe X 6374 (siehe Ab-
bildung 4). Die hohen Ionisationsstufen
weisen darauf hin, dass die Temperaturen
in der Korona signifikant hoher sind als
in der Chromosphire.

Literatur:

[1] J. Draeger, 2003. Reduktion
spaltloser Spektren am Beispiel
der totalen Sonnenfinsternis vom
21.06.2001, Tagungsband IWAA
2003

[2] J. Draeger, 2004. Spektroskopische
Beobachtungen der Totalen Son-
nenfinsternis vom 21.6.2001, VdS
Journal fiir Astronomie 14(2004)59

[3] J. Draeger, 2005. Reduktion spalt-
loser Flash-Spektren, Tagungsband
IWAA 2005

[4] R. Gonzales, R. Woods, 1992.
Digital Image Processing, Addison-
Wesley

[5] B. Jiihne, 1997. Image Processing
for Scientific Applications, CRC
Press

[6] S.A. Mitchell, 1930. The spectrum
of the chromosphere, The Astrophy-
sical Journal 71(1930)1

[7] A. Rosenfeld, A. Kak, 1982. Digital
Picture Processing, Academic Press

[8] M. Rudolf, 2002. Das Flashspek-
trum der Sonnenfinsternis am 11.
August 1999, SuW 2002, Heft 1,
S.72

[9] J. Stoer, 1983. Einfiihrung in die
Numerische Mathematik, Band I,
Springer

[10] E. Weisstein, 1999. CRC Concise
Encyclopedia of Mathematics, CRC
Press

[11] J.B. Zirker, 1995. Total eclipses of
the sun, Princeton

INSERENTENVERZEICHNIS

Amateur- und Prézisionsoptik-

Mechanik, Rehlingen 5
AME Astro-Messe, Rottweil 37
APM Telescopes, Rehlingen 21
astronomie.de, Neunkirchen 83
Astrocom, Martinsried 13
Astro-Shop, Hamburg U2
Astroshop.de nimax GmbH, 29
Landsberg

Baader Planetarium, U4
Mammendorf

Brunath Rainer, Italien 62
Gerd Neumann jr., Miinster 75
Hofheim Instruments, Hofheim 71
Intercon Spacetec GmbH, U3
Augsburg

Kosmos Verlag, Stuttgart 27

Koring Fritz, Saharasky, Marokko 31

Meade Instruments Europe, 53
Rhede

Optische Gerédte Wolfgang Lille, 43
Heinbockel

3. Ravensburger Teleskoptreffen = 82
4. Séchsisches Teleskoptreffen 60

Spektrum der Wissenschaft Ver- 15
lagsgesellschaft mbH, Heidelberg 73



Schwerpunktthema: Spektroskopie 9

Massentransfer im Binary-System VV Cep

von Ernst Pollmann

Zwei der bekanntesten und groften Ster-
ne des Himmels, die versteckt und dicht
beieinander innerhalb einer dunklen,
interstellaren Staubwolke im Sternbild
Cepheus liegen, sind pn Cephei und der
auBergewohnliche verdnderliche Dop-
pelstern VV Cephei. Bei beiden Sternen
handelt es sich um sog. Uberriesen mit
visuellen Helligkeiten von 4,0 mag (p
Cep) bzw. 4,9 mag (VV Cep). Wiirde das
Licht der Sterne nicht durch den Ver-
dunkelungseffekt der Staubwolke abge-
schwicht, wiirden p Cep mit einer visuel-
len Helligkeit von 1,97 mag und VV Cep
mit 2,91 mag leuchten.

Der gegenwirtig geschitzte Radius von
1 Cep liegt irgendwo zwischen 1200 und
1650 Sonnenradien bzw. 5,6 bis 7,7 AE,
wogegen die heutigen Radiusabschit-
zungen bei VV Cep zu Werten von etwa
1600 Sonnenradien tendieren. VV Cep
ist ein einzigartiges und groBartiges Bei-
spiel eines Bedeckungssternsystems mit
einem Massenaustausch zwischen den
beiden Komponenten: Ein aufgebldhter
heller M2-Uberriese (Leutkraftklasse Iab)
mit einer ausgedehnten Atmosphére wird
von einem sehr viel schwicheren, heilen
blau-weiflen Hauptreihenstern der Spek-
tralklasse BOVe umkreist. In letzterem
findet bereits ,thermonukleare* Wasser-
stoff-Fusion zu Helium statt. AuBerdem
verursacht er Gezeitenstérungen bei sei-
nem betrichtlich groBeren, aber sehr viel
weniger dichten Begleiter.

Der heiBe BO-Begleitstern umkreist den
M2-Uberriesen in einem Abstand von
etwa 13 Sonnenradien bei einem mittle-
ren Abstand von 19 bis 20 AE mit einer
Periode von 20,4 Jahren auf einem Orbit
mit einer Exzentrizitit e = 0,34 - 0,35
und einer Bahnneigung von 76 bis 77
Grad. Eine Besonderheit ist, dass er von
einer ausgedehnten Wasserstoff-Gashiille
umgeben ist.

Spektroskopische Untersuchungen haben
ergeben, dass die Entstehung dieser Was-
serstoff-Gasscheibe mit einem Radius von
etwa 650 Sonnenradien um den Begleiter
trotz ihres groBen mittleren Abstandes
von 20 - 25 AE durch Massentransfer

zwischen den Sternen bzw. Massenaus-
stoB des M-Sterns erklart werden kann.
Nach Untersuchungen von Wright (1977)
werden die Massen fiir den M-Stern mit
etwa zwei bis drei, die fiir den Be-Stern
mit etwa acht Sonnenmassen angege-
ben, wobei der M-Uberriese seine Roche-
Oberfliche ausfiillt und nahe der Periast-
ron-Passage einen Gasstrom antreibt, der
sich zu einer Akkretionsscheibe um den
Be-Stern ausbildet. Der variable Massen-
transfer von etwa 4 X 10* Sonnenmassen/
Jahr zwischen den beiden Komponenten
kann somit zu erheblichen Stérungen in
der Scheibe des Be-Sterns fiihren.

Die Natur des heiBen Begleiters ist zwar
in den letzten Jahren bis Jahrzehnten auf
ein starkes Interesse bei vielen Forschern
gestoBen, dennoch sind bis heute im
Besonderen sein Spektraltyp und seine
Temperatur sehr unsicher. Schitzungen
reichen von einem frithem B- oder O-Typ
bis zu einem AO-Stern.

Der Massentransfer in der GroéBenord-
nung von etwa 4 x 10* Sonnemassen pro
Jahr, welcher mit Sicherheit die Entwick-
lung des kleineren Be-Sterns beeinflusst,
ist vermutlich auch der Hauptgrund fiir
die immer wieder beobachteten An-
derungen der orbitalen Periode. Man
nimmt heute an, dass der M-Uberriese
sich wahrscheinlich in der Kernfusions-

phase befindet, in der in seinem Inneren
Helium zu Kohlenstoff verbrannt wird
und er sich ,bald“ zu einer Supernova
aufbliht.

Trotz der langen orbitalen Periode von
20,4 Jahren bilden die beiden Kompo-
nenten ein ,enges® Doppelsternpaar
mit signifikanten Gezeitenstérungen,
Strahlungsinteraktionen und wechsel-
wirkenden Gasstromen zwischen den
Komponenten. Der M-Uberriese und der
Be-Stern bieten sowohl wéhrend des
Bedeckungsprozesses wie auch deutlich
auBerhalb dessen ausgezeichnete Gele-
genheiten, die duBeren Hiillen bzw. At-
mosphiren beider Objekte zu studieren.

Die Dimension der nebelartigen Hiille um
den Be-Stern wurde von Peery (1965) mit
kleiner als 1/18,4 des Durchmessers der
Photosphire des M-Uberriesen angege-
ben und ist nach Untersuchungen von
Wright & Hutchings (1971) nicht sphi-
risch symmetrisch, sondern in Richtung
des Sterniquators eher verdichtet, wie
im Fall eines normalen Be-Sterns. Dies
scheint angesichts des beachtlichen Gas-
stroms in dem System sehr plausibel und
bedeutet, dass die Ha-emittierende Hiille
von auBlen gefiittert wird und nur in den
Polregionen des Zentralsterns zusam-
menfallt.
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Die in eine V- (violette) und in eine R-
(rote) Komponente aufgespaltene Emissi-
onslinie im Spektrum von VV Cep kann
in Bild 1 somit Strahlungsanteilen der
Gashiille um den Be-Stern zugewiesen
werden, die sich aufgrund ihrer Rota-
tion um den Zentralstern entgegen des
Uhrzeigersinns, bezogen auf die Sicht-
linie des Beobachter entweder auf ihn
zu bewegen und damit blauverschoben
erscheinen (V-Komponente), oder sich
vom Beobachter entfernen und damit
rotverschoben (R-Komponente) erschei-
nen. Die langzeitige Beobachtung (Moni-
toring) der Intensititsvariationen beider
Komponenten (das sog. V/R-Verhiltnis)
liefert wichtige Informationen tiber:

1. die Peakstirke als MaB fiir die Masse
bzw. Dichte des Gases in der Hiille,
ausgedriickt als Aquivalentbreite EW
[A] der Emission

2. die Bewegungsrichtung des entspre-
chenden Gashiillenbereiches

Kiinstlerische Darstellung einer

Be-Sternscheibe mit Zentral-
stern (hier am Beispiel des Be-Sterns
y Cas)

Die Quelle der zentralen Absorptionein-
senkung im Profil der Ho-Emissionslinie
ist nach Untersuchungen von Wright
(1977) auf das einstromende und ab-
sorbierende Material zwischen dem Be-
obachter und der Hiille des Be-Sterns
zurlickzufiihren. Aufgrund des Mas-
sentransfers vom M-Stern hin zum Be-
Begleiter im VV Cep-System kann die
Anwesenheit der starken Hoa-Emission
gut als in der duBeren Hiille des Beglei-
ters produzierte Emission erklédrt werden.
Der vom M-Stern abgestoBene Gasstrom
schwingt umkreisend um den Be-Stern
herum und muss wegen der Inklination-
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n Links der Spektrograph mit CCD-Kamera am Schmidt-Cassegrain-Teleskop
Ci14; rechts das Nachfiihrsystem bestehend aus einem 20-cm-Schmidt-Cassegrain-
Teleskop mit Philips-Webkamera an einem Okularkreuzschlitten montiert.

von 77 Grad sehr ausgedehnt und viel
mehr sein als nur ein Ring um den Zent-
ralstern. Dariiber hinaus ist er an dessen
Polen weniger dicht als im Aquatorbe-
reich (Wright 1977).

Seit Juli 1996 wird das Monitoring von
VV Cep mit meinem Selbstbau-Spalt-
Gitterspektrographen am Schmidt-Casse-
grain-Teleskop C14 in der Sternwarte
der Vereinigung der Sternfreunde Koln
durchgefiihrt (Abb. 3).

Spezifikation des Spektrographen:

e Kollimator: PENTACON 135 mm, f/2,8
(ZEISS, DDR)

e Gitter: 1800 Linien/mm (fest einge-
stellt auf Ho)

e Kameraoptik: SOLIGOR 200 mm, /3,5

e CCD-Kamera: NOVA 402ME (Firma
Astroelektronik Fischer)

e Dispersion = 27 A/mm bei Ha

e Auflésung R = A/AA ~ 14000

Mit dieser Ausriistung sind inzwischen

mehr als 200 Spektren aufgenommen

worden. Der bisherige Beobachtungszeit-

raum umfasste somit auch das Ereignis

der Bedeckung des Be-Sternes und seiner

Scheibe von 1997 bis 1999. Wie bereits

erwiahnt, ist die Ho-Emissionslinie der

einzige Indikator fiir das Vorhandensein

der Scheibe. Abbildung 4 zeigt das Moni-

toring der Ho-Aquivalentbreite (EW) von

Juli 1996 bis heute.

Die Bedeckung der emittierenden Be-
Sternscheibe durch den M-Uberriesen
begann im Mirz 1997 (JD 2450511) und
endete 673 Tage spéter, wobei der Eintritt
und der Austritt 128 bzw. 171 Tage dau-
erte. Die Gesamtdauer des Bedeckungs-
prozesses betrug insgesamt 373 Tage.

Moglicherweise sind jedoch die interes-
santesten Eigenschaften in Abbildung 4
die stochastischen Verdnderungen der
Ho-EW mit einer Variationsbreite von
etwa 10 A und mit Extremwerten von bis
zu etwa 25 A. Die seit Ende des Bede-
ckungsprozesses bis heute beobachteten
groBen Fluktuationen in der Ha-EW er-
klaren sich moglicherweise durch einen
variablen Massentransfer vom M-Stern
hin zur Be-Sternscheibe, wie durch
Wright (1977) und Stencel et al. (1993)
beschrieben wurde. Damit in Verbindung
stehende Schwankungen in der Schei-
bentemperatur wie auch in der Scheiben-
dichte sind also zu erwarten. AuBerdem
kann angenommen werden, dass der M-
Uberriese mit seiner semireguliren Pul-
sationsperiode von 116 Tagen (Saito et
al., 1980) die Rate dieses Massentranfers
beeinflussen wird. Da die Scheibe die of-
fensichtliche Quelle der Ho.-Emission ist,
scheint dies der beste Anwirter fiir die
Erklirung der fortwihrenden Anderun-
gen ihrer Intensitit zu sein.
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Zeitabhingige Entwicklung der Aquivalentbreite der Ho-Emission seit Juli

1996 bis heute
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E Phasenabhédngigkeit des V/R-Verhiltnisses aus Kombination der Messungen
von Wright, Pollmann und Stober (letzterer Mitglied der VdS-Fachgruppe Spektros-

kopie)

Ha-V/R-Messungen durch Kawabata et
al. (1981) wihrend der Bedeckung 1976
bis 1978 konnten zeigen, dass die Mas-
sen- und Dichteverteilung in der Scheibe
nicht homogen sind. Der stirker ausge-
priagte violette Emissionspeak (V) kann
durch eine groBere Dichte/Masse in der
linken Scheibenseite (in ihrer Bewe-
gungsrichtung entgegen dem Uhrzei-
gersinn) erklirt werden. Spektrosko-
pische Langzeitbeobachtungen deutlich
auBerhalb der Bedeckung 1956/57 bzw.
1977/78 sind bisher lediglich von Wright
(1977) bekannt. Darin gibt das V/R-Ver-
héltnis der Ho-Emission zum ersten Mal
grob Auskunft {iber ein mogliches quasi-

zyklisches Verhalten der Dichtestruktur
der Be-Sternscheibe. In dieser Untersu-
chung ist zwar nahezu der gesamte Pha-
senbereich mit Messungen abgedeckt, die
Beobachtungsdichte ist jedoch fiir eine
zuverldssige Analyse diesbeziiglich viel
zu gering. Die Verfligbarkeit eines eige-
nen Spektrographen ermdéglichte es, ab
November 2000 mit eigenen V/R-Mes-
sungen zur Kldrung dieses moglichen
Zusammenhangs beizutragen.

Fiir den Zeitraum 2000/ 11/03 bis 2002/12/
10 konnten bei guter Beobachtungsdichte
eigene V/R-Daten denen von Wright
[6] hinzugefiigt werden (Abb. 5), wo-

bei deutlich wurde, in welch drastischer
Weise sich das V/R-Verhiltnis veridndert.
Bedauerlich ist allerdings, dass der Pha-
senabschnitt 0-0,1 wegen Nichtverfiig-
barkeit von Teleskop und Spektrograph
nicht abgedeckt und somit der unerklar-
lich hohe V/R-Anstieg in den Messungen
von Wright (1977) nicht bestétigt werden
konnte.

Gleichwohl bestdtigen die auf diese
Weise kombinierten Daten deutlich den
tatsichlichen phasenbezogenen Zeitver-
lauf des V/R-Verhiltnisses: niamlich eine
deutliche Abnahme auf etwa die Hilfte
des anfinglichen Wertes bei etwa Phase
0,4 und gleichzeitig deutlicher Variabi-
litat des V/R-Wertes selbst. Diese klare
V/R-Phasenabhingigkeit legt nahe, einen
genaueren Blick auf die Einzelspektren in
den entsprechenden Phasenabschnitten
zu werfen.

Abbildung 6 zeigt in einer polaren An-
sicht den orbitalen Verlauf des heiBen
BO-Begleisterns um den M-Uberriesen

(7).

Dem Zeitpunkt 09/1999 ist ein erstes
Spektrum von 11/1999 mit dem V/R-Wert
von 2,23 gegeniibergestellt. Darin repri-
sentiert die R-Komponente des Doppel-
peaks den dem M-Uberriesen zugewand-
ten Scheibenbereich des Be-Sterns, der
sich zu diesem Zeitpunkt bezogen auf die
Sichtlinie des Beobachters, wegen seiner
retrograd zum Uhrzeiger gerichteten Ro-
tation, von uns weg (= rotverschoben)
bewegt.

Auf dem Weg zum Periastron begibt sich
der Be-Stern mit seiner Scheibe immer
weiter in den Einflussbereich des Mas-
sentransfers, d.h. des Bereichs, in dem
Materie aus den duBersten Atmosphéren-
regionen des M-Sterns in die Be-Stern-
scheibe hineinflieft. Das Spektrum im
orbitalen Phasenabschnitt 09/2003 belegt
dies klar insofern, als die R-Komponente
(die wieder den dem M-Stern zugewand-
ten Scheibenbereich reprisentiert) relativ
zur V-Komponente an Intensitit dazu
gewonnen hat (V/R = 1,17).

Zur Zeit der Periastronpassage [nach
Wright (6)] 10/2004 wird dieser Effekt
der Scheibenfiitterung durch den Mas-
seniibertrag vom M-Stern noch deutli-
cher. Im zeitlich entsprechenden Spek-

VdS-Journal Nr. 30
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B Polare Ansicht des Orbits des Be-Sterns mit seiner Scheibe um den M-Uberriesen (7)

trum tbersteigt die R-Komponente hier
etwas die Intensitit der V-Komponente
(VIR = 0,97).

In der orbitalen Phase 11/2005 bewegt
sich der aufgefiillte, dem M-Stern zuge-
wandte Scheibenbereich aus Beobach-
tersicht gerade eben auf uns zu und er-
scheint darum im Spektrum bereits leicht
blauverschoben.

Dem zu erwartenden orbitalen Phasen-
abschnitt 11/2009 ist vorab ein zugege-
benermaBen (noch viel) zu frithes Spek-
trum von 08/2008 gegeniibergestellt. Es
zeigt sich bereits schon jetzt, dass der
durch die V-Komponente repréasentierte
linke Be-Sternscheibenbereich aus Sicht
des Beobachters eine hohere Intensitit
und damit auch eine groBere Materie-
dichte besitzt. Das entspricht den Beob-
achtungen von Kawabata wihrend der
Bedeckung 1976 bis 78, dass der starker
ausgepragte V-Peak durch eine groBere
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Die Zunahme der Ha-EW als Indikator fiir Massentransfer vom M-Uberriesen
in die Be-Sternscheibe im Periastron, dargestellt im Zeitabschnitt 1999/09 bis

2008/09
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Dichte/Masse in der linken Scheibenseite
verursacht wird.

Wie bereits erwihnt, ist die Aquivalent-
breite der Ho-Emission der einzige In-
dikator fiir die Existenz der Gasscheibe
um den Be-Stern. Mit dem vorhandenen
Datenmaterial konnte nun der Frage
nachgegangen werden, ob zur Zeit der
Periastronpassage tatsdchlich eine Zu-
nahme der Emissionsstérke als Folge des
Massentransfers vom M-Uberriesen in
die Be-Sternscheibe nachgewiesen wer-
den kann.

Wie in Abbildung 4 deutlich gezeigt wird,
steigt auBerhalb der Bedeckung die EW
mit einer gewissen Streuung von bis zu
10 A bis zu einem Maximalwert an, um
danach in dhnlicher Weise wieder abzu-
nehmen. Dieser Zeitabschnitt (2451400-
2454800) ist in Abb. 7 etwas vergroBert
dargestellt. Ein Polynomfit (2. Grad)

fiihrt zu dem gestrichelt gezeichneten,
ausgeglichenen Kurvenverlauf mit dem
eingetragenen rechnerischen Zeitpunkt
fiir die Periastronpassage. Dieser Kur-
venverlauf bestétigt tatsdchlich im We-
sentlichen, dass die EW der Ho.-Emission
als Indikator fiir die Be-Sternscheibe und
ihrer Masse bzw. Dichte mit zunehmen-
der Anndherung an das Periastron durch
den Masseniibertrag vom M-Stern be-
stimmt wird. Deutlich wird aber auch,
dass dieser Massentransfer beachtlichen
Schwankungen unterliegt, der sich in der
Streuung der EW manifestiert. Es bleibt
abzuwarten, wie sich vor allem das Ho-
V/R-Verhalten mit zunehmendem Ab-
stand zum Periastron und abnehmendem
Abstand zum Apastron im Januar 2015
darstellt.
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Spektroskopische Messung
der Bahn von Doppelsternen

von Dr. Lothar Schanne
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Mein spaltloser Selbstbau-

spektrograph (oben) und mein
Spaltspektrograph (Lhires Ill von
Shelyak)
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Die klassische Methode zur Ermittlung
der Umlaufbahnen von Doppelsternen
sind astrometrische Messungen. Man
erhilt auf diese Weise allerdings nur die
auf die Himmelsflache projizierten Bah-
nen. Das messtechnische Gegenstiick, das
die auf die Sichtlinie projizierten Bahnen
ergibt, sind Radialgeschwindigkeitsmes-

sungen beider Sterne. Beide Methoden
zusammen genommen ergeben dann die
im Raum orientierten Bahnen (Abb. 1).
Stehen die Sterne dicht zusammen oder
sind sie sehr weit entfernt, ist eine klassi-
sche optische Auflésung des Paares und
astrometrische Vermessung nicht mehr
moglich. Trotzdem lassen sich dann noch
Elemente der Orbits spektroskopisch mes-
sen. Eine besondere Klasse sind die spekt-
roskopischen Doppelsterne des Typs SB2.
Bei ihnen sind die Spektren beider Sterne
unterscheidbar, auch weil die Sterne un-
terschiedliche und dazu bahnabhingige
Radialgeschwindigkeiten besitzen und
deshalb ihre charakteristischen Spektral-
linien durch den Dopplereffekt zu kiir-
zeren oder langeren Wellenlingen ver-
schoben werden. Aus der periodischen
Aufspaltung der Linien lassen sich dann
Bahnelemente berechnen.

Der Klassiker unter den ,spectroscopic
binaries” ist Mizar A, die helle Kompo-
nente im Mehrfachsternsystem Mizar (C
Ursae Majoris, der mittlere Deichselstern
im GroBen Wagen). Dieses Sternsystem
hat Astronomiegeschichte geschrieben:
1650 von Jean Baptiste Riccioli als erster
Doppelstern beschrieben, 1857 als ers-
ter Doppelstern fotografiert (durch G.P.
Bond, Harvard College Observatory) und
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Fhasendiagramm der Radialge schwmndigheitsdifersnzen, JO 24526641 tis JD 24554531
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ﬂ Phasenplot der selbst gemessenen absoluten Radialgeschwindigkeiten
ausgewdhlter Absorptionslinien im optischen Spektrum von Mizar A (JD2454200 bis

JD2454600)

1889 als erster spektroskopischer Dop-
pelstern durch E.C. Pickering erkannt.
Um dieses Doppelsternsystem spektros-
kopisch untersuchen zu kénnen benétigt
man einen Spektrographen, der ein aus-

reichendes Auflésungsvermogen besitzt.
Die Aufspaltung der Linien betrdgt meist
nur wenige Angstrom (A), so dass Aufls-
sungen von R > 5.000 erforderlich sind
(aufgelostes Element < 1 A).

Bahnparameter Messergebnis Budovicova 2004
K1 + K2 [km/s] 128,1 134,36

P [d] : 20,53745 d 20,53835

e : 0,528 0,542

o [] : 103,1 104,16

To [JD] 2454208,32 2454208,32

Tabelle 1: Aus spaltlos gemessenen Spektren berechnete Orbitalelemente und

Vergleich mit Literaturwerten

VdS-Journal Nr. 30

Die beiden fast gleich hellen Komponen-
ten des Sternsystems Mizar A besitzen
eine Umlaufperiode von ca. 20,5 Tagen.
Das Spiel der Linienaufspaltungen wie-
derholt sich in diesem Rhythmus. In Abb.
3 sind die wéhrend einer Schonwetterpe-
riode Anfang 2008 gemessenen Spektren
im Bereich der Ho-Linie (6563 A) zusam-
mengefasst. Das Kommen und Gehen der
Linienaufspaltung ( ~ Radialgeschwin-
digkeitsdifferenz der beiden umlaufen-
den Sterne) mit der intermedidren Lini-
enverbreiterung ist schon zu erkennen.

Was kann man nun aus dem Aufspal-
tungsverlauf entnehmen? Misst man
einfach den Abstand der beiden Lini-
enminima in Abhéngigkeit vom Beob-
achtungszeitpunkt, dann kann man mit
einem Zeitreihenanalysenprogramm (z.B.
Peranso) die Periode P = 20,5 d und den
»Bezugsnullpunkt* To ermitteln. Mit die-
sen Anfangswerten lassen sich nach ver-
schiedenen klassischen (graphischen) und
moderneren (Computeroptimierungs-
programme = datafitting) Methoden die
Orbitalelemente (al+ az] sin i, e, w1, w2
und P nach folgender mathematischer
Beziehung bestimmen.

Arv(t) = (K1+K2) [e cos o + cos (w +v(t))]

mit

e Arv(t) gemessene Radialgeschwindig-
keitsdifferenz, zeitabhingig

*K =(2n/P)a sini/(1-e)"
Amplitude Radialgeschwindigkeite
Komponente 1

*K,=(2n/P)a,sini/(1-e)"
Amplitude Radialgeschwindigkeit
Komponente 2

¢ ¢ Exzentrizitdt

e o Linge des Periastrons

e v(t) wahre Anomalie (zeitabhingig)

e P Periode

® a, a, groBe Halbachsen der Ellipsen
der Komponenten 1 und 2

¢ i Inklinationswinkel

Die mit der Dopplerformel in km/s um-

gerechneten Linienaufspaltungen wer-

den mit der Periode P und der Bezugszeit

To in den Phasenraum {ibertragen. Durch

Fitting der Datenpunkte (Anpassung der

Konstanten in obiger Gleichung) erhilt

man dann im Phasenplot die ,beste* theo-

retische Kurve, wie sie in Abb. 4 dargestellt

ist. Resultat dieses Datenfittings sind die

Werte in Tabelle 1, die - mit Literaturwer-

ten verglichen - recht befriedigend sind.
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Bahnelement

Periode P [d]
Systemgeschwindigkeit
y [km/s]

K1 [km/s]

K2 [km/s]

e

ol []

T [JD]

al sin i [km]

a2 sin i [km]

Auswertung der

Fehrenbach

: Cesco

Hadley

: eigenen Messungen : 1961 : 1946 : 1912
: (JD 2454211.37 : : :
. bis 2454531.4)
© 20,544 +/- 0,007 : 20,53860 © 20,53860 + 0,00003
: 8,16 +/- 0,43 : -5,64 +0,15 :-6,39 + 0,41 17,22
: 63,14 +/- 0,83 : 68,80 + 0,79 : 65,33 + 0,88 : 71,65 + 0,69
: 60,47 +/- 1,28 : 67,70 + 0,91 : 66,99 + 0,88 : 69,21 + 0,56
0,531 +/- 0,056 0,537 + 0,04 1 0,541 + 0,006 : 0,53248 + 0,00530
: 100,72 +/- 3,21 : 104,16 + 1,15 : 103,29 + 1,13 : 105°36" + 1°34’
: 2454002.67 +/- 0.12 :2436997,212 + 0,022 : 2431636,591 +0,032 :
: i 16,5 *106 : 15,3106 : 17,31*106
: 16,3 *106 : 15,7*106 : 16,39*106

Tabelle 2: Orbitalelemente aus spaltspektroskopischen Messungen, verglichen mit Literaturdaten

Werden die Beobachtungen mit einem
kalibrierbaren Spaltspektrographen
durchgefiihrt, sind nicht nur die relativen
Differenzen zwischen den Doppler-ge-
spaltenen Linien messbar, sondern auch
die absoluten Radialgeschwindigkeiten
der beiden Komponenten. Damit werden

bei einer mathematischen Analyse der
Zeitreinen der Radialgeschwindigkeiten
auch die Systemgeschwindigkeit und die
projizierten Halbachsen a, sin i und a,
sin i der Messung zugéinglich.

Die Auswertung unternahm ich sowohl
mit professionellen Programmen (VELO-

CITY von Rainer Wichmann, vgl. Abb. 4)
als auch mit selbst geschriebenen Arbeits-
blittern (MuPAD, Computeralgebra).

Die Auswertung der eigenen Daten aus
Abb. 4 mit VELOCITY ergab die gesuch-
ten Orbitalelemente, die in Tabelle 2 mit
Literaturdaten verglichen wurden.
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Phasendiagramm von Mizar & Messzeitraum von JD 2428641 bis JD 2454531
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Vergleich eigener Orbitalelementberechnungen nach unterschiedlichen
Methoden mit Literaturwerten (Datenbasis 1931 bis 2008)

Eine deutliche Steigerung der Genau-
igkeit wird mit der Verldngerung der
Zeitbasis (Beobachtungszeitraum) durch
Einbeziehung von verldsslichen Litera-
turmesswerten, die bis zum Anfang der
spektroskopischen Doppelsternbeobach-
tungen zuriickgehen koénnen, erreicht.
Aus Interesse habe ich in Abb. 5 alle mir
zugdnglichen Radialgeschwindigkeits-
messungen aus der Literatur mit meinen
Messungen zusammengefasst. Abgesehen
von einigen AusreiBern durch Fehlkalib-
rierungen liegen meine Werte im Streu-

bereich der professionellen Messungen.
Die Radialgeschwindigkeiten ab 1931
sind in Abb. 7 als Phasenplot mit den
gefitteten Kurven dargestellt. Weitere Er-
gebnisse der erweiterten Datenbasis nach
verschiedenen Auswertemethoden inkl.
der Differenzenmethode (die nur spaltlose
Messungen erfordert) sind in Tabelle 3
gelistet.

Die einfache Differenzenmethode (spalt-
lose Messungen, erste Ergebnisspalte der
Tabelle 3) steht in der Genauigkeit den
Methoden, welche mit absoluten Radi-

algeschwindigkeiten arbeiten, in nichts
nach! Dies ist auch nicht anders zu er-
warten. Bei der Differenzenmethode
wird nur der Abstand der Linienminima
in Pixel und die Dispersion des Spekt-
rographen (A/Pixel) bei der benutzten
Wellenlédnge bendtigt. Eine vollstdndige
Kalibrierung der Spektren ist erst gar
nicht erforderlich. Es gehen also weni-
ger Kalibrierfehler in die Resultate ein
wie im Falle der Bestimmung absoluter
Radialgeschwindigkeiten. Damit er6ffnet
sich dem Amateur, der iiber einen mittel-
auflosenden spaltlosen Spektrographen
verfligt, ein interessantes Arbeitsgebiet:
Die Messung der Orbits von Doppelstern-
systemen des Typs SB2. Ein geeignetes
Einsteigerobjekt ist § Aur. Die Periode
des 2 mag hellen spektroskopischen Dop-
pelsterns betrdgt rund vier Tage. In einer
einzigen Schonwetterperiode von vier
klaren Néchten kann man bereits eine
komplette Periode ausmessen.

Weiterfiihrende Beispiele, Fotos meiner
Apparatur, Pline des selbstgebauten
spaltlosen Spektrographen und Literatur
finden Sie auf meiner Website, einfiih-
rende Artikel auf der Website unserer
Fachgruppe.

Links:
http://home.arcor.de/l.schanne/
http://spektroskopie.fg-vds.de/
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Tabelle 3: Vergleich eigener Orbitalelementberechnungen nach unterschiedlichen Methoden mit Literaturwerten

(Datenbasis 1931 bis 2008)
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Einfache Spektroskopie mit einem Prisma

von Dr. Sander Slijkhuis

n Das Prisma am Teleobjektiv.

Im VdS-Journal Nr. 27 hat Robin Lead-
beater schon eindrucksvoll beschrieben,
wie mit einem Transmissionsgitter auf
relativ einfache Weise interessante Spek-
troskopie betreiben kann. Ich méchte hier
von meiner Erfahrung mit einem Prisma
berichten. Eigentlich ist es mein Ziel,
mittels eines klassischen Spektrographen
periodisch spektral verdnderliche Sterne
wie z.B. RV-Tauri-Sterne zu beobachten.
Da es sich hier um meist schwache Ob-
jekte handelt, bleibt dem Amateur nur die
Spektroskopie mit niedriger Aufldsung.
Zwar werden heutzutage in Spektrogra-
phen fast ausschlieBlich Beugungsgitter
verwendet, aber ich iiberlegte mir, dass
ein Prisma hier durchaus auch Vorteile
hat.

Die Transmission eines Prismas ist h6her,
und das iiber einem breiten Spektralbe-
reich. AuBerdem hat man (bei spaltloser
Spektroskopie) keine Kontamination mit
anderen Beugungsordnungen. Der an-
gebliche Nachteil einer nicht-linearen
Dispersion ist mit modernen Computer-
berechnungen eigentlich kein Problem
mehr, zudem fiir spektrale Klassifikation
eine hohe Genauigkeit der spektralen
Kalibration nicht erforderlich ist. Man
kann es sogar als Vorteil sehen, dass die
Dispersion im roten Bereich nachlésst,
damit weniger kostbare CCD-Pixel ver-
schwendet werden in dem eher ,unin-
teressanten Bereich zwischen H-beta
und H-alpha. Ubrigens ist auch in der
modernen professionellen Astronomie
die spektrale Klassifikation mittels Ob-

jektivprismen immer noch aktuell. Nun
bietet der Surplus Shed fir nur $19,50
ein 35-mm-Dispersionsprisma aus F2-
Glas an (Neuware ,Made in India“). Ich
sah das als billige Gelegenheit, um das
Konzept meiner zukiinftigen Spektrogra-
phen zu testen.

Die Spektren sind denkbar einfach auf-
genommen. Ich benutze eine Canon
350D mit 135-mm-Tele-Objektiv. Vor
dem Objektiv befestigte ich einen Cokin
Filteradapter (fiir wenig Geld bei z.B.
Ebay erhiltlich) mit daran befestigtem
Dispersionsprisma, siehe Abb. 1. Das
Prisma lenkt das Licht um ca. 50 Grad
um. Dies erklart auch die improvisierte
Streulichtkappe im Bild. Trotz der Um-
lenkwinkel ist das Anvisieren der Objekte
nicht schwierig: Die Genauigkeit ist we-
gen des groBen Bildfeldes im 135-mm-
Objektiv nicht kritisch und die Spektral-
faden heller Sterne sind im Kamerasucher
gut sichtbar. Die Spektren wurden mit 30
Sekunden Belichtungszeit bei 800 ASA
und automatischer Dunkelkorrektur ohne
jegliche Nachfiithrung aufgenommen.

Abbildung 2 zeigt eine Aufnahme des
Orionnebels mit seinen drei Giirtelster-
nen. Das Licht der Sterne wird vom Pris-
ma zu einem Spektralfaden auseinander
gezogen, und wegen der mangelnden

E Die Spektren von Orionnebel
und Giirtelsternen passen gerade in ein
Bildfeld der 350D mit 135-mm-Objektiv.
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B Aufnahmen von Sternen mit
unterschiedlichem Spektraltyp. Von
oben: Beteigeuze (M2lab), Aldebaran
(Kslil), Capella (Gslil), Alpha Per (Fsib),
Regulus (B7V) und Epsilon Ori (Bolb)

Nachfiihrung in Ost-West Richtung ver-
breitert. Man sieht hier sehr schén wie
der Nebel hauptsachlich im roten H-alpha
und im tiirkis-farbigen O III ausstrahlt.
Das darunter liegende Absorptionsspekt-
rum gehort zu den Trapez-Sternen.
Abbildung 3 zeigt einige Spektren von
hellen Sternen mit unterschiedlichem
Spektraltyp, welche ich in der gleichen
Nacht aufnahm. Gezeigt sind die aus-
geschnittenen JPGs der Kamera, ohne
Bildbearbeitung. Die Spektren sind etwas
mehr als 1300 Pixel lang, dies entspricht
8,5 mm auf dem Kamerachip. Es ist er-
staunlich, wie viel Details hier schon
sichtbar sind. Klar erkennbar ist, dass
der einzige Hauptreihestern im Bild, Re-
gulus, viel breitere Absorptionslinien hat
als die iibrigen Riesensterne. Damit zeigt
sich, dass das Prisma geeignet ist, um die
yLuminosity* in der spektralen Klassifi-
kation zu bestimmen.

Apropos ,Aufnahme in der gleichen
Nacht“: Ich brauchte vorher zwei Nichte
um richtig zu fokussieren. Am Anfang
waren alle Spektren doppelt, und ich be-
flirchtete schon, dass dieses Billigprisma
unbrauchbar sei. Dann stellte sich jedoch
heraus, dass das Prisma die Fokallage
erheblich &ndert: statt auf ,unendlich®
musste ich auf ca. 20 Meter fokussieren.
AuBerdem verursacht das Prisma einen
Astigmatismus: Man kann nicht einfach
auf die Breite der Spektralfiden fokussie-
ren, sondern muss die beste Auflésung
der Spektrallinien treffen. Am Anfang
benutzte ich dazu die helle Wega: dieses
Verfahren war aber nicht optimal geeig-
net, da dieser Hauptreihestern von sich
aus schon breite Spektrallinien besitzt.
Gute Ergebnisse erzielte ich schlieBlich
mit Beteigeuze.

Mehr Information bekommt man bei
Bearbeitung der RAW-Bilder von der
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Kamera. Mittels des kostenlosen Win-
dows-Programms IRIS von Christian
Buil werden die RAWSs in RGB-FITS-files
umgewandelt. Diese konnen dann mit je-
der beliebigen astronomischen Software
weiter bearbeitet werden - auch mit IRIS
selbst. Zwecks maximaler Kontrolle be-
nutze ich keine Fertig-Software, sondern
programmiere selbst. Ich benutze die
kostenlose Programmiersprache Python,
die auf allen gingigen Betriebssystemen
lauft. Es gibt da mittlerweile viele pro-
fessionelle Zusatzmodule fiir z.B. nume-
rische Bibliotheken oder Plotprogramme,
die einem viel Arbeit abnehmen - und
das alles kostenlos. Das Space Telescope
Science Institute (STScI) stellt mit Pyfits
ein Modul zum Lesen und Schreiben von
FITS-Dateien zur Verfiigung. AuBerdem

Vergleich zum Referenzspektrum ist klar
zu sehen, wie beim Prisma der rot-griine
Wellenlédngenbereich komprimiert ist, im
Vergleich zum blauen Bereich. Das Sig-
nal-Rauschverhiltnis (S/N) ist brauchbar.
Im blauen Bereich sind auch schwichere Li-
nien noch identifizierbar. Mit Nachfiihrung
wiirde sich das S/N noch deutlich verbes-
sern, da das Spektrum dann iiber weniger
rauschende Pixel ausgebreitet wird. Auch
mit lédngerer Belichtungszeit lieBe sich das
S/N noch mal deutlich steigern.

Der néchste Schritt wird nun sein, diese
Kombination von Prisma und Objektiv
hinter ein Teleskop mit Kollimator zu
montieren. Wie beim Teleskop mit Oku-
lar vor dem Auge, bewirkt dies einen
groBeren Lichtempfang auf Kosten eines

400} :
H+y Ha MNa-D Her
450 500 550 & 600 650
_ 300} i
g ba
a
?g H~ Ha Ma-D
= 200t | _
=
2 i
uw
100 >\ '“n
! \
D ; - a ; \I\'r‘
0 200 400 600 800 1000 1200 1400
pixel nr.

Auswertung des Spektrums von Epsilon Ori aus Abb. 2 und 3, in jedem der
drei Farbkandle der Kamera. Am oberen Bildrand eingefiigt ist ein professionell
aufgenommenes Spektrum von Typ Oglab, reduziert auf 1,0 nm Auflosung.

gibt es mit PyRAF (STScl) und PyMidas
(ESO) eine Moglichkeit, um die professio-
nelle astronomische Reduktionssoftware
IRAF bzw. MIDAS einzubinden - aller-
dings nur unter Linux.

Das Spektrum von Epsilon Ori ist in Ab-
bildung 4 als tracing wiedergegeben - fiir
den blauen, griinen und roten Farbkanal
der Kamera. Eingeblendet ist ein hoch
aufgelostes Spektrum von dhnlichem
Spektraltyp, aufgenommen mit dem
ELODIE Spektrograph und reduziert auf
eine Auflésung von 1,0 nm. Mein Spek-
trum hat eine Auflésung von ca. 0,7 nm
bei H-gamma und 1,1 nm bei H-beta. Im

kleineren Bildfeldes. Die Objekte werden
dabei vergroBert entsprechend des Ver-
héltnisses von Teleskop-Brennweite zu
Kollimator-Brennweite, aber die spek-
trale Dispersion ist nur abhéngig von
Prisma und Kamera-Objektiv. Mit einem
sechten Spektrographen konnen des-
halb schwichere Sterne spektroskopiert
werden, aber die Spektren an sich wiir-
den sich kaum dndern.

Ich hoffe damit gezeigt zu haben, das
auch mit einfachen und billigen Metho-
den schon interessante Ergebnisse mog-
lich sind, solange man sich auf hellere
Sterne beschrinkt.
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Konstruktion und Entwicklung eines
Echelle-Spektrographen

von Tobias Feger

Spektrographen bewirken die spektrale
Zerlegung eines Lichtbiindels durch ein
dispergierendes optisches Element und
seine Abbildung auf einen lichtempfind-
lichen Detektor in der Fokalebene der
Kamera. Diese klassischen Spektrogra-
phen werden schon seit geraumer Zeit im
Kreise ambitionierter Spektroskopiker er-
folgreich eingesetzt. Doch gerade in den
letzten Jahren werden immer héufiger
Spektrographensyste-
me von Amateuren vorgestellt, die nach

selbstentworfene

der hier beschriebenen Funktionsweise
Spektren erzeugen. Mit solchen Instru-
menten sollen hochauflésende Spektren
astronomischer Objekte erzeugt und zu-
gleich groBe Spektralbereiche in einer
Einzelaufnahme erfasst werden. Die An-
zahl der Informationen, welche sich aus
einer einzigen Aufnahme entnehmen
lassen, iibertreffen die bisher eingesetz-
ten Techniken zur Spektralaufzeichnung
bei weitem. Dieser Bericht beschreibt nun
den Selbstbau eines Echelle-Spektro-
graphen und ermoglicht einen ersten
Einblick in die Funktionsweise solcher
Systeme.

Funktionsprinzip

Im Wesentlichen unterscheidet sich die
Echelle-Spektroskopie zur klassischen
Spektralaufnahme in der Art des aufzu-
nehmenden Spektralbereichs. Um breit-
bandige Wellenlédngenbereiche abbilden
zu konnen, muss das Beugungsgitter
Gitterspektrographen
mehrfach und mit hoher Prézision nach-
gedreht werden. Wogegen sich mithilfe
der Echelle-Technik ein Spektrum groBer
spektraler Bandbreite (gesamter visueller

konventioneller

Wellenldngenbereich) in einer Einzelauf-
nahme erfassen lasst.

Dazu wird der gesamte Wellenldngen-
bereich mithilfe optischer Mittel in eine
Vielzahl kleiner Abschnitte aufgeteilt
und in gestapelter Reihenfolge auf dem
Detektor-Array abgebildet. Die schema-
tische Darstellung in Abb. 1 verdeutlicht
bildhaft den Unterschied zwischen der
klassischen Spektroskopie [A] und der
Echelle-Technik [B].
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n Vergleich zwischen klassischer Spektroskopie [A] und Echelle-Technik [B]

Die Einzelaufnahme eines breitbandi-
gen Spektrums ,hoher Auflosung® ist
mit einem Standardgitter nicht moglich
und erfordert daher ein dispergierendes
Element besonderer Art, das sog. Echel-
legitter (franz. echellette = Leiter, kl. Stu-
fe). Grundsitzlich ist ein Echellegitter
ein spezielles Beugungsgitter mit sige-
zahnartigem Furchenprofil und groBem
Blazewinkel (Verkippungswinkel: 6B =
60°- 75°). Die Wellenldnge, in der das
dispergierende Element seinen hdochs-
ten Wirkungsgrad besitzt, ist durch den
Blazewinkel der Gitterfurchen bestimmt.
Diese besondere Konfiguration ermog-
licht eine gleichzeitige Betrachtung einer
Vielzahl von Beugungsordnungen. Ver-
gleicht man die physikalischen Eigen-
schaften eines Echellegitters mit klassi-
schen Standardgittern, so fallt auf, dass
Echellegitter mit einer deutlich geringe-
ren Furchenzahl hergestellt werden (nur
ca. 30-300 1/mm). Dadurch entstehen
Beugungsmaxima hoher Ordnung und
Interferenzen im Bereich von 10-100.
Weil die Aufl6sung eines Spektrographen
von der Gitterkonstante und Beugungs-
ordnung, in welcher das Gitter betrieben
wird abhingt, erreicht man trotz geringer
Furchenzahl eine hohe Auflésung.

Querzerlegung

Im Echelle-Spektrographen zerlegt ein,
unter flachem Einstrahlwinkel angeord-
netes, Echellegitter den ausgedehnten
Spektralbereich in eine Vielzahl an Beu-

gungsordnungen mit einer hohen spekt-
ralen Auflésung. Dadurch kommt es zur
Anhiufung und Uberlappung der einzel-
nen Beugungsordnungen untereinander.
Die Abbildung dieser ,Spektralsuppe*
wére ohne geeignete Filterung génzlich
unbrauchbar. Darum wird ein zweites di-
spergierendes Element benotigt, welches
die eng beieinander liegenden Ordnungen
voneinander trennt. Das als Querzerleger
(engl. cross disperser) bezeichnete sekun-
dire dispergierende Element ist ein zu-
sétzlicher Spektrograph und wird, wie der
Name schon sagt, quer zur Dispersions-
richtung des Echellegitters im Strahlen-
gang platziert. In der Bildfeldebene erhélt
man so ein gestapeltes, zweidimensiona-
les Spektrum, das mit Flachendetektoren
erfasst werden kann. Dabei erscheinen
die Beugungsordnungen auf der Ordi-
natenachse, wihrend die ausgedehnten
Wellenldngenbereiche auf der Abszissen-
achse dargestellt werden. Als Querzerleger
kommen sowohl Beugungsgitter (1. Ord-
nung) wie auch Prismen und Grisms (Git-
terprisma) in Betracht. Ublicherweise wird
meistens aufgrund der besseren Effizienz
ein Prisma bevorzugt; das Grism ist hin-
sichtlich der Anwendung als Querzerleger
wohl eher ein Exot. Die Entscheidung ob
Gitter oder Prisma hingt primir vom je-
weiligen Spektrographenkonzept ab und
erfordert daher noch tiefergehende Uber-
legungen. Zum besseren Verstdndnis ver-
anschaulicht die Abbildung 2 das Prinzip
der Querzerlegung.
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m+2
m+1

Simultan auf
Detektor

Fokalebene

E Prinzip der Querzerlegung (Quelle W. Schmidt: Kapitel 3 ,,Instrumente*)

Optik und Strahlengang

Die im Spektrographen eingesetzte Optik
wurde auf ein 12 Newton-Teleskop ab-
gestimmt und berechnet. Der entworfene
Strahlengang, wie er in Abbildung 3 dar-
gestellt wird, besteht aus vier wechselba-
ren Eintrittsspalten, dem Kollimatorobjek-
tiv, den beiden dispergierenden Elementen
und einer Kameraoptik. Das Kollimator-
objektiv ist ein achromatisches Linsen-
objektiv und wird wie beim klassischen
Spaltspektrographen im Abstand seiner
Brennweite zum Eintrittsspalt eingebaut.
Auf der Austrittsseite erhdlt man folglich
ein parallel gerichtetes Strahlbiindel, wel-
ches auf das Echellegitter geleitet wird.
Vom Echellegitter vorzerlegt, gelangt
das Licht auf den Querzerleger, welcher
die Ordnungen quer zur Dispersionsrich-
tung voneinander trennt. Aufgrund der
simultanen Darstellung eines polychro-
matischen Spektrums wird die Qualitat
der Kameraoptik besonders wichtig. Dies
gilt speziell fiir kleine Brennweiten. Die
Korrektur der chromatischen Aberration
muss sehr gut sein, damit ein breitbandi-
ges Spektrum auf dem CCD-Detektor {iber
alle Wellenldngen noch scharf abgebildet
wird. Damit entfillt auch die Notwendig-
keit, das Objektiv fiir jeden Wellenlangen-
bereich neu zu fokussieren. Ublicherweise
werden in Echelle-Spektrographen Spie-
geloptiken eingesetzt; will man jedoch
einen kompakten Aufbau erreichen, so ist
man gezwungen, auf Linsenobjektive zu-
rickzugreifen.
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ﬂ Optisches Layout des
Spektrographen

Mechanik des Spektrographen

Die Mechanik des Spektrographen (Abb.
4) umfasst weit mehr als 70 Fris- und
Drehteile, die mithilfe konventioneller
Maschinen angefertigt wurden. Dane-
ben kamen unterschiedliche Materialien
wie z. B. Aluminium, Messing, Bronze,
Stahl und CFK zum Einsatz. Wobei CFK
in Sandwichbauweise ausschlieBlich zur
Herstellung nicht tragender Gehé&use-
teile verwendet wurde. Der konstruierte
Spektrograph soll nach seiner endgiilti-
gen Fertigstellung direkt an das Teleskop
angeflanscht werden. Im Vergleich zu
ortsfesten Instrumenten stellt ein direkt
gekoppelter, mobiler Spektrograph eine
wesentlich gréBere Herausforderung dar:

® Das Gewicht der gesamten Mechanik
muss so gering wie moglich sein.
e Die kompakte Anordnung der opti-

Gesamtansicht des
Spektrographen

schen Elemente muss bedacht werden.

e Es werden Erfahrungen hinsichtlich
schwer zu verarbeitenden Materialien
wie z.B. CFK benétigt.

e Aussparungen und Versteifungen
missen zur Gewichtsreduzierung
eingearbeitet werden.

e Benotigt werden auch Erfahrungen im
Umgang der Systemsteifigkeitsanalyse.

Die fiir die Gesamtstabilitit verant-
wortlichen Geh&dusesegmente wurden
aus 10-20 mm dicken Aluminiumplat-
ten gefertigt. Unter Verwendung des im
CAD-System integrierten Finite-Elemen-
te-Tools konnten kritische Bauteile ana-
lysiert und auf Durchbiegung optimiert
werden. Die rippenartige Anordnung der
Gehdusesegmente sowie die Anordnung
der einzelnen Baugruppen untereinan-
der verleiht der gesamten Struktur eine
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exzellente Steifigkeit. Durch die Mafnah-
men der drastischen Gewichtsreduzierung
konnte letztendlich ein Gesamtgewicht
einschlieBlich Detektoren von ca. 5,5 kg
erreicht werden. Nachfolgend werden
nun die wichtigsten Baugruppen aufge-
z&hlt und deren Funktion beschrieben.

Spektrographenflansch und Spalt-
revolver

Der Flansch (Abb. 5) ist das Verbin-
dungsglied zwischen Spektrograph und
Teleskop und wird daher zu einem wich-
tigen Bauteil der Mechanik. Er muss soli-
de ausgelegt sein und darf sich wihrend
einer Spektralaufnahme nicht verbiegen.
Der Flansch enthélt die zur Spaltiiberwa-
chung notwendigen Optiken sowie eine
mechanische Vorrichtung, mit welcher
ein Planspiegel zur Einkopplung der
Referenzlichtquelle automatisch in den
Strahlengang gefahren werden kann.

Der Spaltrevolver (Abb. 6) wird {ber
Formschluss direkt mit dem Spektrogra-
phenflansch verbunden. Das Innenleben
besteht groBtenteils aus einer selbst ent-
worfenen Getriebeeinheit, die liber einen
Schrittmotor angetrieben wird und zum
automatischen Wechseln der Eintritts-
spalte dient. Die Eintrittsspalte sind auf
einem wechselbaren Rad montiert und
konnen, je nach gewiinschter Auflosung,
automatisch und zielgenau in den Strah-
lengang gefahren werden. Das Getriebe-
konzept basiert auf der Funktionsweise
des Innen-Malteserkreuzgetriebes, einer

relativ seltenen Getrie-
beart. Es besteht aus

einem  Malteserkreuz

mit vier Schlitzen und ~ ®f'ernaler
einem Antriebsrad, wo-
bei ein Schneckenrad
die Funktion des An-
triebsrades {ibernimmt.
Bei einer Umdrehung
am Schneckenrad wird
das Malteserkreuz um
90°  weitergeschaltet.
Im Stillstand bzw. un-
mittelbar nach einem
Spaltwechsel sichert eine Positionsraste
das Malteserkreuz gegen Verdrehen.

Der justierbare Gitterhalter

Aufgrund der ortsfesten Montage des
Echellegitters im Strahlengang des Spek-
trographen werden keine beweglichen
Teile benotigt und das Design erlaubt so-
mit einen relativ einfachen Aufbau der
Mechanik. Die Ausrichtung des Gitters
erfolgt dabei nach einem zuvor berech-
neten Winkel. Mit konventionellen Ma-
schinen und ohne geeignete Messgerite
lassen sich allerdings definierte Schrigen
kaum exakt herstellen. Darum entschied
ich mich fiir einen, beziiglich der Gitter-
neigung justierbaren, Gitterhalter. Das
Konstruktionsmodell des Gitterhalters,
so wie es in Abbildung 7 dargestellt wird,
setzt sich aus insgesamt 14 Einzelteilen
zusammen; ein im Vergleich zur festen
Halterung extrem hoher Aufwand, der
sich aber in jedem Fall gelohnt hat. Die

Gabelkopl

“F angewindeschraube
N
— Druckfeder

Gitterhalter in Schnittdarstellung

entworfene Verstellmoglichkeit erlaubt
nun eine prézise und nahezu spielfreie
Regulierung der Gitterneigung tiiber ei-
nen Schwenkbereich von ca. +/- 3°, wo-
durch sich Fertigungstoleranzen in der
Mechanik optimal ausgleichen lassen.

Die Herstellung der Spaltmasken

Die Eintrittsspalte dienen dazu, das See-
ingscheibchen seitlich zu begrenzen, um
jederzeit ein konstantes Aufldsungsver-
mogen zu erhalten. Fiir das vorliegende
Spektrographenkonzept wurden insge-
samt vier sinnvoll abgestufte Spaltbreiten
berechnet. Je nach dem, welche Spalt-
breite gewéhlt wird, kann das spektrale
Auflosungsvermogen des Spektrogra-
phen beeinflusst werden. Die Spalte sind
zur leichteren Fertigung in so genannten
Spaltmasken integriert. Die Herstellung
der Spaltmasken erfolgte mithilfe einer
Laser-Carving-Maschine, mit welcher
Konturen aus einem 0,1 mm dicken Edel-

Antriebsrad

Schrittmator

- Gehause

Umlenkspiege!

B Spaltrevolver

Pos.-Sensor

B Spektrographenflansch mit Guiding-Detektor
und Lichtwellenleiter
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Die polierten und gefassten
Spaltmasken

stahlblech herausgeschnitten wurden.
Das Laser-Carving-Verfahren wird in der
mechanischen Fertigung zur Abtragung,
Beschichtung und Gravierung filigraner
Strukturen herangezogen und eignet sich
zudem erstaunlich gut zur Herstellung
kleiner Spaltbreiten.

Weil zur kontinuierlichen Nachfiihrung
des Seeingscheibchens auf dem Eintritts-
spalt eine reflektive Oberflache bendtigt
wird, musste das urspriinglich matte
Ausgangsmaterial vor der Laserbearbei-
tung mit verschiedenen Metallpolituren
wie Laepppaste, Wenol und Autopolitur
aufbereitet werden. Die Politur erfolgte
abwechselnd mit der Hand und an einer
Frasmaschine (Abb. 8), fiir die zuvor ein
geeignetes Schleiftool angefertigt wur-
de. Nach etwa zehn Stunden war die
Oberflache zufriedenstellend reflektiv;
lediglich ein paar unbedeutende Struktu-
ren und Kratzer waren noch unter dem

Lichtmikroskop

Lichtmikroskop erkennbar (Abb. 9). Die
gefassten Spaltmasken, wie sie auf dem
Malteserkreuz montiert werden, sind in
Abbildung 10 dargestellt.

First-Light Sonnen-Spektrum

Das aufgebaute Spektrographensystem,
mit seiner soliden Mechanik und den fest
miteinander verbundenen Einzelteilen,
erlaubt nun eine miihelose Ausrichtung
der optischen Elemente. In den vielen
vorhergehenden Testaufbauten erwies es
sich immer als schwierig den, durch das
Transmissionsgitter (Querzerleger) abge-
lenkten Strahlengang, auf Kameraoptik
und CCD-Detektor gleichermaBen gut
auszurichten. Dementsprechend waren
die meisten Testspektren teilweise un-
scharf und eher méBig zufriedenstellend.
Dagegen zeigt die erste richtige Spekt-
ralaufnahme (Abb. 11) unter fast realen
Bedingungen ein iiber alle Wellenlén-
gen scharfes Sonnen-Spektrum, wie es
auf dem Detektor einer SIGMA 1603
abgebildet wird. Dabei entspricht jeder
helle Streifen einer Beugungsordnung
und stellt einen kleinen Ausschnitt des
gesamten visuellen Spektrums dar. Zur
besseren Orientierung zeigen die gekenn-
zeichneten Ordnungen markante Wellen-
ldngenbereiche wie z. B. H-alpha und das
wohl bekannte Natrium-Dublett.

Bilanz
Wenn man die Bauzeit zusammenrech-
net, die vom ersten Entwurf bis zum

: Spektroskopie

n VergrofBerte Darstellung einer Spaltmaske unter dem

fertig gestellten Spektrographen inves-
tiert wurde, belduft sich die Gesamtzahl
auf mehr als 2500 Stunden. Ein groBer
Teil davon musste allerdings fiir die Er-
lernung der Bedienung konventioneller
Dreh- und Frismaschinen aufgewendet
werden. Insgesamt ist es aber dennoch
gelungen, ein solides und funktionelles
Spektrographensystem zu entwerfen.
Die Materialkosten beliefen sich auf
insgesamt 4.500,- € - nicht viel fiir ei-
nen Spektrographen dieser Ausstattung!
Bis auf das Kameraobjektiv kénnen alle
weiteren optischen Komponenten wie
z.B. Echellegitter, Umlenkspiegel und
Kollimatorobjektiv fiir ein kleines Bud-
get z. B. bei den beiden Optiklieferanten
Edmund Optics und Thorlabs erworben
werden. Als schwierig erwies sich aller-
dings die Suche nach ,dem" passenden
Transmissionsgitter, welches die Funkti-
on des Querzerlegers ibernehmen sollte.
Das von Baader-Planetarium vertriebene
zwei-Zoll-Blazegitter passte mit seinen
physikalischen Eigenschaften sehr gut zu
dem berechneten System. Ungliicklicher-
weise wurde die Produktion der zwei Zoll
groBen Gitter bis auf weiteres eingestellt
und es werden in ganz Europa keine
mehr verkauft. Dank Herrn Baaders Un-
terstiitzung konnte das zu scheitern dro-
hende Projekt mit dem definitiv letzten
Blazegitter seiner Art doch noch gerettet
werden.
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Beobachtung der Radialgeschwindigkeits-
periode des Be-Sterns Gamma Cassiopeiae

von Roland Biicke

Gamma Cassiopeiae ist der hellste Emis-
sionslinienstern der Spektralklasse B an
der nordlichen Hemisphire. Obwohl die-
ser Stern seit einigen Jahrzehnten inten-
siv beobachtet wird, sind viele Fragen
zum physikalischen Verstindnis dieses
komplexen Sternsystems nicht restlos
geklart. Das Langzeitmonitoring der zeit-
lich verdnderlichen Emissionslinien, das
durch Mitglieder der Fachgruppe Spek-
troskopie durchgefiihrt wird, ist deshalb
fiir die weitere Erforschung nicht zu un-
terschétzen. In diesem Aufsatz méchte ich
erste Ergebnisse meiner Radialgeschwin-
digkeitsmessungen an der Ha-Linie vor-
stellen, die bei einer Fortfiihrung der
Beobachtungen - vielleicht ebenso wie
das Langzeitmonitoring - einen Beitrag
zum Verstindnis des Systems y Cas lie-
fern koénnen.
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Harmanec et al. [1] konnten 2000 erst-
mals eine Radialgeschwindigkeitsperiode
von 203 Tagen nachweisen, die auf die
Existenz eines schon frither vermuteten

Begleiters von y Cas zuriickzufiihren ist.
Bestétigt wurde dieses Ergebnis von Mi-
roshnichenko et. al. [2] in 2002. Dem-
nach ist y Cas ein spektroskopischer Dop-

© 1993-2000 [1]

P [Tage] © 203,59 +/-0,29
Tper [JD] : 2450578,7 +/-4.2
Tmax [JD] Do

E[-] © 0,26

o [] © 47,9 +/-8,0

K1 [km/s] © 4,68 +/-0,25

rms [km/s] 1,455

Anzahl Spektren 272

Beobachtung der Radialgeschwindigkeitsperiode des
Be-Sterns Gamma Cassiopeiae

© 1997-2002 [2] ' ab 2006
L 205,50 +/-0.38  © 204,5
o © 2454235
© 2450541,2 +/-2.5 : ...

: 0,00 : 0,06
s : 45

© 3,80 +/-0,12 : 4,13

: 0,936 : 0,82
D162 : 69

Tabelle 1: Bahnparameter aus eigenen Messungen sowie aus [1] und [2]
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pelstern mit nur einem Spektrum - das
Spektrum der zweiten Komponente ist
bisher nicht nachweisbar. Die Natur des
Begleitsterns ist ebenso ungeklart. Dieser
konnte sowohl ein kompaktes Objekt (ein
WeiBer Zwerg oder ein Neutronenstern),
als auch ein ,normaler Stern sein. Die
aus den bisherigen Beobachtungen durch
Harmanec und Miroshnichenko abgelei-
teten Bahnparameter stimmen gut {iber-
ein, zeigen jedoch im Detail Differenzen
(Tab. 1), so dass fiir eine Prizisierung
dieser Ephemeriden weitere Beobachtun-
gen erforderlich sind.

Beobachtung und Datenreduktion

Die Spektren wurden mit einem Newton-
system von 20 cm Offnung und einem
via Lichtleiter angekoppelten Gitterspek-
trographen aufgenommen. Dispersion
und spektrale Auflosung betragen 0,56
A/Pixel bzw. 1,9 A. Der Lichtleiter hat
einen Kerndurchmesser von 200 pm. Die
gekiihlte CCD-Kamera ist mit einem Li-
nearsensor mit 2048 Pixeln ausgestattet.
Die Integrationszeit der Aufnahmen lag

iiberwiegend im 5
Bereich von 150

bis 300 Sekunden.

Jede Spektralauf- aF
nahme wurde von
Ne-Kalibrierspek-
tren flankiert. Da
das S/N der Auf-
nahmen mit typi-
scherweise 60 bis
90 fiir genaue Mes-
sungen zu gering
war, wurden Wie-

relative Intensind

L)

%
AL L LT

derholungsaufnah- E!S 40
men erforderlich.
Von den jeweiligen
Beobachtungsbe-
dingungen abhén-
gig, liegen deshalb
jeder Radialge-
schwindigkeitsbestimmung drei bis elf
Wiederholungsaufnahmen zugrunde.
Diese Beobachtungstechnik hat bei der
Radialgeschwindigkeitsbestimmung ge-
geniiber der Langzeitintegration mehrere
Vorteile: Die Kalibriergenauigkeit erhoht

6562 6584

"r"l"t,‘lll,“l'il.ﬂq:l: If\l@'ﬂﬂhﬂ

n Emissionslinie Ho (durchgezogene Linie) mit Gauf3fit
(gepunktete Linie)

sich, weil zeitliche Instabilititen durch
zwischengeschaltete Kalibrieraufnahmen
einen geringeren Einfluss haben, even-
tuelle AusreiBer in den Messwertreihen
erkannt werden und aus der Streuung
Riickschliisse auf die Zuverldssigkeit ei-
ner Messung gezogen werden kdnnen.
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Die Bestimmung der Dopplerverschie-
bung kann im aufgenommenen Wellen-
lingenbereich von 6300 - 6700 A nur
an der Ha-Linie erfolgen, da das Spekt-
rum keine weiteren Linien ausreichender
Stérke aufweist. Die Auflésung der Spek-
tren ist fiir die Wiedergabe von Details
im Profil der Ha-Linie zu niedrig, so dass
sich die GauBfunktion zur Approximati-
on an die Intensitdtsverteilung und damit
zur Wellenldngenbestimmung gut eignet
(Abb. 1). Dies wird durch die geringe
Streuung der Messwerte fiir die jewei-
lige Aufnahmeserie einer Beobachtung
bestétigt, welche sich typischerweise im
Bereich von 0,4 bis 0,8 km/s bewegt.

Ergebnisse

An die Messwerte wurde iterativ eine Ra-
dialgeschwindigkeitskurve, wie sie sich
aus einer Keplerbahn ergibt, angefittet
(Abb. 2). Die Abweichungen der Mess-
werte von dieser Kurve sind in Abbil-
dung 3 dargestellt. Die Regressionskurve
zeigt den langfristigen Trend der Radial-
geschwindigkeiten im Beobachtungszeit-
raum. Dieser Trend ist auf Profilinde-
rungen der Ho-Linie zuriickzufiihren [2],

die sich auf die Position der angefitteten
GauBfunktion auswirken. Nach Abzug
dieses Trends, der fiir den ausgewerteten
kurzen Zeitabschnitt durch ein Polynom
3. Grades gut wiedergegeben wird, erhalt
man durch erneute Anpassung der Radi-
algeschwindigkeitskurve (Abb. 4) die flir
den gegenwértigen Stand der Beobach-
tungen wahrscheinlichsten Bahnparame-
ter (Tab. 1). Das zugehorige Phasendia-
gramm zeigt die Abbildung 5.

Die Messgenauigkeit liegt mit einem
RMS-Wert von 0,82 km/s auf demselben
Niveau wie in [2]. Obwohl die Standard-
abweichung des Mittelwertes der Wie-
derholungsmessungen wesentlich kleiner
(typisch zwischen 0,1 und 0,3 km/s) ist
und theoretisch eine genauere Kurvenan-
passung erlauben sollte, scheint ein Limit
erreicht zu sein, das durch die kurzzeiti-
gen Profildnderungen der Ha-Linie vor-
gegeben ist.

Die Bahnparameter stimmen mit den Li-
teraturwerten gut tiberein. Die moderaten
Abweichungen sollten zum gegenwir-
tigen Zeitpunkt noch keinen Anlass zu
weiter flihrenden Aussagen geben. Dafiir

ist die Datenbasis noch zu gering.

Die vorliegenden Beobachtungsergeb-
nisse geben aber Anlass zu der Hoff-
nung, dass die erzielte Messgenauigkeit
ausreicht, um bei einer Fortfithrung der
Kampagne zur Prizisierung der aktuell
verfiigharen Bahnparameter beitragen zu
konnen.
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SpecRaVE — ein Gemeinschaftsprojekt der Fachgruppen
Computerastronomie und Spektroskopie

von Roland Biicke

Wer sich mit der spektroskopischen Be-
obachtung astronomischer Objekte be-
schiftigt, wird sehr schnell feststellen,
dass nach der Beobachtungstétigkeit am
Teleskop noch einmal viel Zeit fiir die
Auswertung der aufgenommenen Spek-
tren benétigt wird. Dieser Zeitaufwand
kann in Abhingigkeit von der Zielset-
zung der Beobachtungen durchaus ein
Vielfaches der Zeit am Teleskop betragen.
Die Spektroskopie ist sehr mathematik-
lastig, was sicher auf den einen oder an-
deren abschreckend wirken mag. Hier hat
in den letzten Jahren die Entwicklung von
guten Spektrenverarbeitungsprogrammen
vor allem den Windowsnutzern einige
Erleichterungen gebracht. Auch Anfin-
gern wird somit der Einstieg in dieses
anspruchsvolle Gebiet der Astronomie
schneller ermoglicht.

Dennoch werden spezielle Fragestellun-
gen immer wieder Berechnungen erfor-
dern, die von Standardbearbeitungs-
programmen nicht abgedeckt werden
konnen. In dieser Situation befand auch
ich mich im Jahr 2004, als ich meine
ersten Versuche der Messung von Radi-
algeschwindigkeiten unternahm. Ausge-
nommen einige professionelle Software-
pakete wie z.B. MIDAS, die unter Linux
laufen, gab und gibt es hierfiir bislang
keine auf dem Betriebssystem Windows
basierende Software. Warum also nicht
das Expertenwissen aus der Astronomie-
gemeinschaft, speziell der Kollegen der
FG Computerastronomie, in Anspruch
nehmen? Meine eigenen, sehr beschei-
denen Programmierkenntnisse stammen
aus der Zeit des Betriebssystems DOS
und sind fiir ein solch anspruchsvolles
Unterfangen unzureichend und veraltet.

Beispiel fiir intensive und
freundschaftliche Zusammenarbeit
zwischen den Fachgruppen

Eine Anfrage bei der FG Computerast-
ronomie stieB auf Interesse, und es ent-
wickelte sich seitdem eine intensive und
freundschaftliche Zusammenarbeit mit
Herrn Helmut Jahns. Mittlerweile kann
sich das Ergebnis unserer Bemiihungen in
Form eines Programms, das wir SpecRa-
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Trg A
Wil et W H O™

GOoRnETE e -3 | LT

T e L T

[ [FRE 5] Dk, | 30

n Oberfldche des Programms SpecRaVE

VE (Spectroscopic Radial Velocity Evalu-
ation) tauften, sehen lassen. Abbildung 1
zeigt die Programmoberflache mit einem
zur Auswertung eingelesenen Spektrum.
Urspriinglich wollten wir uns speziell
der Auswertung spektroskopischer Be-
obachtungen zur Bestimmung der Bahn-
elemente von Doppelsternen widmen.
Die Funktionen des Programms zur Be-
stimmung der Dopplerverschiebung der
Spektrallinien zur Berechnung der Ra-
dialgeschwindigkeiten unter Beriicksich-
tigung der Korrektur der Erdbewegung
sind aber ebenso zur Auswertung aller
anderen Sterne mit Radialgeschwindig-
keitsvariationen geeignet.

Uber den eigenen Tellerrand hinaus
Zu Beginn unseres Projektes mussten wir
viel Zeit investieren, um uns gegenseitig
in die spezifischen Anforderungen, Mog-
lichkeiten und Grenzen unserer Fach-
gebiete einzuarbeiten. Ich denke, dass
dies immer die schwierigste Phase einer
interdisziplindren Zusammenarbeit sein
wird, erfordert es doch viel Geduld und
Bereitschaft aller Beteiligten, sich mit
fremden Inhalten und Arbeitsweisen an-

zufreunden und einmal {iber den Teller-
rand zu schauen, wie man treffend sagt.
Mittlerweile hat sich zwischen uns eine
tragfahige Arbeitsteilung entwickelt. Die
Oberfliche und die Bedienbarkeit des
Programms entwickeln wir im Dialog.
Meine eigenen Erfahrungen aus der Be-
obachtungstétigkeit flieBen in die Funk-
tionalitdt ein, der Programmcode wird
von Helmut Jahns entwickelt, und mir
obliegt das Testen an realen Spektren,
das Aufspiiren von Fehlern, die sich un-
weigerlich hin und wieder einschleichen,
sowie das Erstellen der Dokumentation.
Nachdem ich auf der letzten Tagung der
Fachgruppe Spektroskopie in Heidelberg
iiber unsere neueste Version von SpecRa-
VE informiert hatte, bot uns unerwartet
ein Teilnehmer, Herr Dieter Kiispert,
eine Ubersetzung der Dokumentation
ins Englische an, was einer Erweiterung
des kleinen Nutzerkreises des Programms
sehr dienlich sein wird. An dieser Stelle
mochten wir Herrn Kiispert ein herzliches
Dankeschon aussprechen.

Bei der Weiterentwicklung unseres Pro-
gramms legen wir vor allem Wert auf
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eine leichte Bedienbarkeit, Absturzsi-
cherheit und einen Funktionsumfang, der
ausschlieflich vom Anwendungszweck
des Programms bestimmt wird. Der Nut-
zer soll ohne lingere Einarbeitungszeit
sicher zu genauen Ergebnissen gelangen.
Wie schnell unterlaufen z.B. bei der Be-
riicksichtigung der Erdbewegung um die
Sonne und der Erdrotation Vorzeichen-
fehler.

Gegenwadrtig sind im Programm

folgende Features realisiert:

e Wellenlidngenkalibrierung der Spekt-
ren mit Polynomfunktionen bis zur
4. Ordnung (Abb. 2).

¢ Bestimmung der Wellenlénge der
Spektrallinien durch automatisches
Anfitten einer GauBfunktion. Dabei
kann der Linienbereich, der angepasst
werden soll, ausgewdhlt werden. Dies
ist vor allem bei asymmetrischen
Linienprofilen sinnvoll. Die Fitpara-
meter konnen variiert werden, so dass
die Linienerkennung dem Charakter
des jeweiligen Spektrums optimal
angepasst werden kann (Abb. 3).

e Identifikation von angefitteten Spek-
trallinien. Die erforderlichen Dateien
enthalten die Laborwellenlingen zur
Berechnung der Dopplerverschiebung.

e Manuelle Auswahl von geeigneten
Spektrallinien fiir die Radialgeschwin-
digkeitsbestimmung.

e Berechnung der auf die Sonne
bezogenen Radialgeschwindigkeiten.

e Verschiedene Mdoglichkeiten der
Speicherung der Ergebnisse ganzer
Messreihen.

Noch viele weitere Funktionen in
Planung

Momentan sind wir mit der Implementie-
rung eines Tools beschéftigt, mit dem aus
den errechneten Radialgeschwindigkeiten
die Bahnparameter von Doppelsternkom-

die Kalibrierung
eines Spektrums
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ponenten ermittelt werden. Keplerbah-
nen, auf denen sich die Doppelsternkom-
ponenten bewegen, werden durch fiinf
voneinander unabhingige Parameter
beschrieben. Fiir diese Parameter muss
aus den Beobachtungsdaten die optimale
Anpassung gefunden werden, was ma-
thematisch zusétzlich durch die Tatsache
erschwert wird, dass die Keplergleichung
zur Berechnung der exzentrischen Ano-
malie transzendent ist und deshalb nur
iterativ geldst werden kann.

Ein Abschluss unseres Projektes ist also
nicht in Sicht. Wiinschenswert sind noch
viele andere Funktionen, deren Realisie-
rung durch unsere begrenzte Freizeit nur
langfristig moglich sein wird. An dieser
Stelle méchte ich interessierte Leser zum
aktiven Mitmachen ermuntern und herz-
lich dazu einladen.

In diesem Artikel war mir vor allem die
Vorstellung unseres Projektes als Beispiel
einer gelungenen Zusammenarbeit zwi-
schen zwei Fachgruppen wichtig. Hel-

E Automatisch durch Gauf¥fit erkannte Spektrallinien (blau)

mut Jahns wird in einem der néchsten
Hefte des Journals niher auf die mathe-
matischen Details und die verwendeten
Algorithmen eingehen. Von der Leis-
tungsfahigkeit der bereits verfiigharen
Version konnen Sie sich in dem voran
gegangenen Artikel ,Messung der Radi-
algeschwindigkeitsperiode des Be-Sterns
Gamma Cassiopeiae® iberzeugen.

Wir Hobbyastronomen beobachten - in
Fachgruppen organisiert - vielfach die
gleichen Objekte, jedoch mit ganz unter-
schiedlichen Methoden. Dies ist sinnvoll,
findet man doch engagierte Mitstreiter
mit gleichen Interessen und Erfahrun-
gen. Mdochte man aber tiefer in die Ge-
heimnisse der Objekte selbst eindringen,
ihr eigentliches Wesen ergriinden, ist die
Zusammenfiihrung der verschiedenen
Beobachtungsmethoden, die sogenannte
Interdisziplinaritat, auch fiir uns Ama-
teure bereichernd. Hierin liegt meines
Erachtens ein noch nicht ausgeschopftes
Potenzial fiir unser Hobby Astronomie.
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Einsteigerkurse Astrospektroskopie —
Riick- und Ausblicke

von Urs Fluklger
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n Einige der Teilnehmer des Spektroskopie-Einsteigerkurses

Am 16. Februar 2008 fiihrte die Fach-
gruppe Spektroskopie der Vereinigung
der Sternfreunde (FGS) in der Sternwarte
Starkenburg in Heppenheim zum ersten
Mal einen ausschliesslich fiir Einsteiger
zugeschnittenen Kurs in Astrospektro-
skopie durch. Initiiert durch eine Idee
von Berthold Geck organisierten Lothar
Schanne, Giinter Gebhard und Ernst Poll-
mann den Kurs. Als kompetente Dozen-
ten zeigten Lothar Schanne und Giinter
Gebhard den rund 20 Anwesenden die
fiir die Astrospektroskopie notwendigen
bzw. geeigneten Apparate und Instru-
mente und erklirten deren Funktionswei-
sen. Die Aufnahmetechnik von Spektren
(Rohaufnahmen) und derer Bearbeitung
mittels des Linux-basierten Programms
ESO-MIDAS und dem MIDAS-Skript
»,OPA* von Giinter Gebhard wurde vor-
gestellte. Fiir die Festigung des Gelernten
in Form von Hausaufgaben stellte Lothar
Schanne Rohaufnahmen zur Verfiigung.
Auf einem Fortsetzungskurs im Herbst
2008 wurden dann die Ergebnisse be-
sprochen, Schwierigkeiten gemeinsam
bearbeitet und Fragen beantwortet. Ein
spezieller Unterordner ,Heppenheim“ im
Internet-Forum der FGS bot inzwischen
eine Austauschplattform.

Am 8. November 2008 fand der zweite
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Einsteigerkurs - wiederum in der Stern-
warte Starkenburg in Heppenheim -
diesmal unter der Leitung von Thomas
Hunger und Ernst Pollmann statt. Wieder
waren rund 20 Interessierte - darunter
walte* und ,neue” Gesichter - anwesend,
die den Ausfiihrungen der Dozenten
Hugo Kalbermatten, Thomas Hunger und
Ernst Pollmann folgten. Kurz wurde der
Stoff vom Vorkurs wiederholt und auf
anstehende Fragen eingegangen. Wur-
den im ersten Kurs ausschliesslich the-
oretische Kenntnisse vermittelt, sollte
der Schwerpunkt im zweiten Kurs mehr
praktischer Natur sein.

Dennoch wurde zu Beginn mit der Dar-
stellung tber die Moglichkeiten der
Lichtspaltung mittels Refraktion (Pris-
ma) oder Beugung (Gitter), die Gitterar-
ten (Reflektion, Transmission) und die
Funktion eines CCD-Detektors einiges an
Theorie vermittelt. Anschliessend ging es
aber stark praxisorientiert zur Sache. Die
einzelnen Schritte von der Aufnahme der
Spektren tiber die Bildbearbeitung bis zu
Reduktion, Normierung und Wellenlan-
genkalibration wurden hierbei detailliert
mittels Computerprdsentationen, eines
Flipcharts sowie Anschauungsmaterial
erklart. Im Gegensatz zum ersten Kurs

erlduterten die Dozenten nun den Ein-
satz von Windows-Programmen wie Iris,
Vspec, MK32, MaximDL und Excel zur
Spektrenreduktion.

Der von der Firma Baader-Planetarium
angebotene Spektrograph DADOS wurde
im Laufe des Jahres 2008 ausgeliefert.
Dies fiihrte dazu, dass viele Teilnehmer
des zweiten Kurses nun DADOS- Besitzer
waren. Die Kursleitung beriicksichtigte
dies mit einer speziell fiir diese Zielgrup-
pe vorgesehenen Zeitreserve. Da einige
der DADOS-Besitzer ihre neuen Gerite
mitgebracht hatten, wurde der sonnige
Tag gleich genutzt, um mit den vorhan-
denen Geriten visuelle Spektroskopie des
Tageslichtes zu betreiben.

Zu beiden Kursen waren Interessierte aus
allen Teilen Deutschlands und aus der
Schweiz angereist. Etliche nahmen lange
Wege auf sich, um an den beiden Kursen
teilnehmen zu konnen. Auch die Gesel-
ligkeit kam nicht zur kurz: Wahrend der
Mittagspause im Restaurant auf der Star-
kenburg lernten sich viele Teilnehmer
besser kennen kennen.

Der offensichtliche Bedarf an solchen
Einsteigerkursen bewegte die FGS dazu,
die Einsteigerkurse als feste Institution
anzubieten. Des Weiteren sollen mehr-
tigige Workshops in der Gastgeber-
sternwarte Starkenburg das Kursangebot
erweitern. Den Freunden von der Star-
kenburg-Sternwarte sei schon jetzt herz-
lichst fiir ihre Unterstiitzung gedankt.
Der erste Workshop ist fiir den 6. bis 8.
August oder den 5. bis 7. November 2009
vorgesehen. Die Webseite der FGS wird
dariiber hinaus kiinftig eine Einsteiger-
prasentation - mit Glossar und Aufgaben
zur Vertiefung der Astrospektroskopie -
anbieten.
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Erste Erfahrungen mit DADOS

von Urs Fliikiger

Gerade zum Zeitpunkt, als ich mich fiir
die Astrospektroskopie zu interessieren
begann, stellte Baader Planetarium den
DADOS-Spektrographen vor. Dieses auf
Entwicklungen des Max-Planck-Institu-
tes basierende und lange vor dessen Aus-
lieferung zu einem Subskriptionspreis
angebotene Gerét ist bis zur endgiiltigen
Marktreife stindig verbessert worden.
Dabei sind auch Ideen und Erfahrungen
vieler Spektroskopiker aus Diskussionfo-
ren eingeflossen. Es handelt sich bei DA-
DOS um einen Gitterspektrographen mit
Spalt, der drei Spaltweiten (25, 35 und
50 pym) und ein Gitter mit 200 Linien/
mm bietet.

Rund ein Jahr nach meiner Bestellung
wurde das Gerdt im November 2008 in-
klusive der angeforderten Sonderoptionen
(ein zusitzliches Gitter mit 900 Linien/
mm), zwei Kellner-Okularen (Brennweite
10 und 20 mm), diverser Adaptionsringe
sowie einer speziell fiir den DADOS an-
gepassten Ar/Ne-Kalibrierlampe zusam-
men in einem speziellen Koéfferchen mit
zugeschnittener Schaumstoffeinlage ge-
liefert worden. Die Bedienungsanleitung
kann von der Webseite des Herstellers [1]
in Deutsch oder Englisch herunter gela-
den werden.

Der erste Eindruck des Gerits ist sehr
ansprechend und auch die ndhere Be-
trachtung bestétigt dies. Alle Teile des

n DADOS montiert auf Stativ mit Foto-Objektiv und CCD-Kamera.

DADOS sind sehr sauber gearbeitet. Die
beweglichen Teile bieten eine satte aber
trotzdem leichtgingige Bedienung. Alle
Offnungen des DADOS sowie die Okulare
und die Korrekturoptik sind mit stabi-
len Kappen vor Staub und Schmutz ge-
schiitzt. Das zweite, nicht genutzte Gitter
kann in einem stabilen und dichten Be-
hilter aufbewahrt werden.

Der DADOS ist fiir den Einschub in ei-
nen 2“-Okularstutzen vorgesehen. Das
Entfernen des eingeschraubten 2“-Ad-

E Spektrum des Tageslichts, aufgenommen mit DADOS (Gitter 200 Linien/mm)
und einer Canon EOS350D. Die drei Spektren wurden gleichzeitig durch die drei
Spalte erzeugt. Die Fraunhoferlinien sind deutlich erkennbar.

apterstiickes legt im DADOS-Gehduse
ein T2-Innengewinde frei. Mit diesem
in der Amateurszene weit verbreiteten
Anschluss besteht eine Fiille von Ad-
aptionsmoglichkeiten, wie z.B. mit ent-
sprechendem Adapter auf ein Fotoobjek-
tiv. Zudem verfiigt das 2“-Adapterstiick
(»Nosepiece®) tiber ein 2“-Filtergewinde.
Das T2-Innengewinde befindet sich in
einem Gewindereduktionsstiick, das aus
dem DADOS-Gehéduse herausgeschraubt
werden kann und ein groBeres Innen-
Feingewinde frei gibt.

Mit einem Okular im 1,25“-Okular-
stutzen auf halbem Lichtweg kann das
Scharfstellen und Nachfiihren eines Ziel-
objekts bewerkstelligt werden. Zuerst

VdS-Journal Nr. 30



Schwerpunktthema: Spektroskopie

soao o0 3143 06

6265 50

1]

5402 25 6506.53 55?2 83
y 6678.28

6588.95

REH

ll
| ]

E Ar/Ne-Kalibrierspektrum. An der Breite der Linien ldsst sich die Anordnung
der Spalte ablesen: 35, 25, 50 pm (von oben nach unten). Die Wellenldngen einiger
Kalibrierlinien sind angegeben. Aufgenommen mit einer CCD-Kamera Atik ATK 314 L.

n Detail des Tageslichtspektrums, aufgenommen mit dem 9oo-Linien/mm-
Gitter und einer CCD-Kamera Atik ATK 314L unter der gleichen Gitterstellung wie
Abbildung 3. Rechts ist eine atmosphdrische 02-Absorptionsbande zu sehen.

Mittig die Ho-Linie.

wird im Filtergewinde des gewé&hlten
Okulars die mitgelieferte Korrekturoptik
samt Verliangerungshiilse eingeschraubt.
Das Ganze wird nun in den Okularstutzen
eingeschoben und mit entsprechendem
Schieben auf die drei Spalte fokussiert.
Ein mitgelieferter Fixierring ermoglicht
es, einen Anschlag in dieser Stellung zu
setzen. AnschlieBend wird das Zielobjekt
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- z.B. ein Stern - auf die die Spalte um-
gebende Spiegelfldche mittels Fokussier-
einrichtung des Teleskops scharf gestellt.
Jetzt muss nur noch das Zielobjekt auf den
gewlinschten Spalt ausgerichtet werden.
Und schon kann es mit der Spektrenbeob-
achtung losgehen. Genauso ist auch eine
Webcam anstelle eines Okulars einsetzbar,
die neben einer angenehmeren Kontrolle

der Fokussierung und Nachfiihrung dann
auch ein Autoguiding ermoglicht.

Am Ende des Lichtwegs des DADOS
(Detektoranschluss) befindet sich ein
Drehfokussierer mit einem T2-AuBen-
gewinde. Mit dem mitgelieferten und
auf dieses T2-Gewinde aufschraubba-
ren 1,25“-Okularstutzen, der mit einem
weiteren Drehfokussierer ausgestattet
ist, kann das Spektrum direkt durch ein
Okular betrachtet werden. Anstelle eines
Okulars werden aber sicher oft Webcams,
DSLRs oder CCD-Kameras eingesetzt, die
je nach Bauart und Adapter entweder in
diesen 1,25“-Okularstutzen oder direkt
auf das T2-AuBengewinde gesetzt wer-
den. Fiir eine einfachere Handhabung
beim Anbringen einer Kamera am DA-
DOS liegt ein praktisches Kupplungs-
stlick mit beidseitigem T2-AuBen- bzw.
Innengewinde bei.

Mit der Mikrometerschraube, versehen
mit Teilkreis, kann das Reflektionsgit-
ter sehr fein und mit hoher Wiederhol-
genauigkeit auf die gewiinschte Wellen-
lange eingestellt werden.

Meine ersten Schritte, Spektren zu foto-
grafieren, waren mit dem DADOS sofort
von Erfolg gekront. Sei es mit Webcam,
DSLR- oder CCD-Kamera. Die Spektren
von Kalibrierlampe, Sonne oder kiinstli-
chem Stern waren nach wenigen Belich-
tungs- und Fokussierversuchen scharf
und bei der Canon sogar in Farbe vor-
handen.

Mein Wunsch, den DADOS fiir das Aus-
messen von Filtern und diversen Leucht-
korpern einsetzen zu koénnen, lieB mich
eine einfache Montage aus Gasrohrschel-
le und altem Duschkopf mit Kugelkopf-
verstellung basteln [2]. Nun ist es mir
moglich, den DADOS auf das Gewinde
eines handelsiiblichen Fotostativs aufzu-
schrauben und in alle Richtungen aus-
zurichten.

Wie sich der DADOS im Einsatz und Ver-
gleich zu etablierten Spektrographen wie
z.B. Lhires III verhalten wird, muss sich
noch zeigen. Ich bin aber iiberzeugt, mit
dem DADOS ein Gerit mit gutem Kosten-
Nutzen-Verhéltnis erstanden zu haben.

Literatur
[1] http://www.baader-planetarium.de
[2] http://www.ursusmajor.ch/
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Spektroskopische Beobachtungen

auf der Sonne

von Dieter Goretzki

Das Forschungsobjekt ,Sonne“ ist von
groBem Interesse, da die Sonne als ein-
ziger selbstleuchtender Himmelskdrper
der Erde so nahe ist, dass Einzelheiten
auf ihrer Oberfliche (Flecken, Fackeln,
Granulation usw.) detailliert beobachtet
werden kénnen. Die Sonne ist ein heiBer
Gasball mit einer Oberflachentemperatur
von etwa 6000 K. Thre Erforschung liefert
einen wichtigen Baustein im Verstdndnis
der Zusammensetzung und des Aufbaus
der Sterne [1].

Die Informationen erhalten wir iiber ihre
Strahlung in allen Frequenzbereichen,
wobei viele allerdings durch die Erdat-
mosphire abgeblockt werden. Das opti-
sche Fenster, das uns zugénglich ist, ist
der Bereich vom Ultrablauen (etwa 350
nm) bis zum Infraroten (1 um). Die sicht-
bare Sonnenstrahlung stammt aus einer
sehr diinnen, nur einige hundert Kilo-
meter dicken Schicht, der sog. Photo-
sphire. Wird dieses Licht mit Hilfe eines
Spektrometers in einzelne Wellenldngen
zerlegt, erhélt man ein sog. Absorptions-
linienspektrum der Sonnenphotosphi-
re. Eingebettet in das helle Kontinuum
konnen darin mehr oder weniger dunkle
Linien beobachtet werden, die zu Ehren
ihres Entdeckers als ,Fraunhofersche Li-
nien“ bezeichnet werden.

Die Linien werden durch chemische Ele-
mente oder Molekiile hervorgerufen, die
in der Photosphire der Sonne vorhanden
sind. Sie entstehen, indem Elektronen
eines Atoms, Ions oder Molekiils im in-
tensiven Strahlungsfeld tiefer liegender
Schichten der Sonne von niedrigeren auf
hohere Energieniveaus gehoben werden.
Die dazu benoétigte Energie fehlt dann
im Kontinuum, die Linie erscheint dun-
kel. Durch die Beobachtung und genaue
Vermessung solcher Linien lassen sich
Erkenntnisse iiber die Struktur der Pho-
tosphére, die Haufigkeit der chemischen
Elemente in ihr u.v.m. gewinnen.

Aufnahmeapparatur

Da uns die Sonnenscheibe auf der Erde
als flachiges Objekt erscheint, kann man
hier nicht nach der ,,Objektiv-Prismen-

Fe Cr Ni Ni

Fe HB Cr

n Ausschnitt des Sonnenspektrums mit Fraunhoferschen Linien im Wellenlan-
genbereich 484,6 bis 486,5 nm. Die Elemente, die Linien erzeugen, sind benannt.

E Projektion

der Sonne und
Einkoppelung in
den LWL

Methode" wie z. B.
bei den Fixsternen
arbeiten [2]. Viel-
mehr ist es unum-
ganglich, einen sog.
Spaltspektrographen
einzusetzen. Um

projizierts

Sonne

auch feinere Details
im Spektrum auf-
zulGésen, sollte der

Spektralapparat tiber

eine geniigend hohe Auflgsung R=A/AA
>50.000 verfiigen. Dadurch sind diese
Spektrographen meist zu schwer, um sie
direkt an ein Teleskop zu montieren. Des-
halb werden sie separat aufgestellt. Um
den Spalt des Spektrographen mit dem
Licht der Sonne zu beleuchten, verwende
ich einen Lichtwellenleiter (LWL).

Mit Hilfe eines 4"-SC-Teleskops (f/10)
wird das Bild der Sonne auf einen Schirm
projiziert (Abb. 2), der fest mit dem Tele-
skop verbunden ist. Die Brennweite des
Teleskops wird mit Hilfe einer Barlow-
Linse so verlingert, dass das Sonnenbild
einen Durchmesser von ca. 60 mm hat.
Bei dieser ProjektionsgroBe sind auch
groBere Flecken erkennbar. Die Projekti-
onsfldche hat in der optischen Achse ein
Loch von 0,5 mm, hinter dem sich ein
Ende des Lichtwellenleiters (LWL) befin-

det. Dieser hat einen Kerndurchmesser
von 0,2 mm und eine Linge von 15 m.

Das projizierte Bild der Sonne kann ge-
fahrlos betrachtet werden. Da dies auf
die Dauer anstrengend ist, wird das Bild
mit einer Webcam bequem auf einem PC
beobachtet. Mit Hilfe einer manuellen
Steuerung des Teleskops ist es moglich,
den LWL an definierte Stellen der Son-
nenoberflache zu fiihren. Wenn z. B. der
Rand der Sonne mit einer Markierung,
wie sie Abb. 3 zeigt, iibereinstimmt, hat
der LWL einen geometrisch festgelegten
Abstand zum Sonnenrand.

Das Licht aus dem anderen Ende des LWL
wird mit einer Linse kollimiert und so
der Eintrittsspalt des Spektrographen be-
leuchtet. Allerdings wird dadurch Licht
verschenkt, so dass Aufnahmen von
Spektren mit hoher zeitlicher Auflésung
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E Sonnenbild der Webcam zur
Positionskontrolle wahrend der
Spektralaufnahme

nicht moglich sind. Die iiblichen Belich-
tungszeiten betragen 20 - 40 Sekunden
je Einzelspektrum.

Der Spektrograph ist ein Cherney-Tur-
ner-Aufbau. Das Licht gelangt zunéchst
auf den Spalt, der eine feste Breite von
10 pm und eine Héhe von 3 mm auf-
weist. Kollimator- und Kameraspiegel
haben ca. 1000 mm Brennweite und ei-
nen Durchmesser von 50 mm. Die Licht-
starke betriagt somit 1:20.

Das drehbar gelagerte holografische
Gitter hat eine Gréfe von 54 x 54 mm?

i Fokalehene
L
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mit 2600 Linien/mm. Der Arbeitsbereich
betragt ungefdahr 370 - 700 nm. Als De-
tektor wird eine CCD-Kamera Platinum
USB mit KAF402ME Chip verwendet. Die
Wellenldngenkalibration erfolgt mit Hil-
fe einer Quecksilber-Niederdruck-Lampe
oder mit einer Neon-Glimmlampe. Das
Auflésungsvermogen des Spektrogra-
phen wurde zu etwa 100.000 ermittelt,
wobei der Abbildungsbereich auf dem
Chip nur ca. 2 nm betrégt. Deshalb ist es
sinnvoll, unmittelbar nach der Aufnah-
me anhand eines Vergleichspektrums zu
kontrollieren [3], ob auch der gewiinsch-
te Spektralbereich erfasst wurde.

Hier sei mir eine Anmerkung fiir ,An-
fanger” gestattet: Vor einem Nachbau
dieses Spektrographen sollte zun&chst
ein Gerat mit kiirzerer Brennweite (max.
500 mm) gebaut werden, um daran be-
obachterische Erfahrungen zu sammeln.
Zur genauen Ausrichtung der optischen
Elemente hat sich die Verwendung eines
Laserpointers als vorteilhaft erwiesen.

Beobachtungen

Mit Hilfe der oben beschriebenen Aus-
stattung konnen verschiedene spektros-

280

1080

Design des Spektrographen (Angabe

n in mm)

kopische Untersuchungen durchgefiihrt
werden. Die Spektren werden dazu zu-
nichst mit dem kommerziellen Pro-
gramm AstroArt® aufgenommen (Abb.
1). Die Reduktion der Aufnahmen, d.h.
Dunkelstrom- und Flatfield-Korrektur,
Spektrumsextraktion sowie Wellenka-
libration erfolgt anschliefend mit dem
frei erhéltlichen Programmpaket MIDAS
[4] mittels Auswerteskripten von Giinter
Gebhard [5] unter Linux. Wird diese Pro-
zedur auf das in Abb. 1 gezeigte Spekt-
rum angewandt, erhélt man als Ergebnis
ein eindimensionales Spektrum (Abb. 5).
Erst nach der Extraktion des Spektrums
werden Details (hier die sog. Dampfungs-
fligel der Wasserstoff-Linie) sichtbar und
konnen quantitativ untersucht werden.

Wird der gleiche Spektralbereich nicht
auf der Sonnenmitte sondern moglichst
dicht am Sonnenrand aufgenommen,
erhdlt man das in der Abb. 6 gezeig-
te Spektrum. Die Dadmpfungsfliigel sind
vollstindig verschwunden, da man durch
den Blick auf den Sonnenrand nur das
Licht aus den hoheren (und damit diin-
neren) Photosphérenschichten erhilt.

Spektroskopiert man starke Linien wie
die des Wasserstoffs an verschiedenen
Stellen auf der Sonne, erhidlt man Er-
kenntnisse iiber die Temperatur- und
Druckschichtung der Photosphére. Eine
weitere Moglichkeit, die Temperatur-
schichtung der Photosphire zu ermitteln,
besteht darin, an Stelle der CCD-Kamera
eine Photodiode als Detektor zu verwen-
den. Lasst man nun das Bild des Son-
nendquators durch die Erddrehung tiber
den LWL laufen, erhilt man die typische
Mitte-Rand-Kontrastkurve. Eine ausfiihr-
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Aufspaltung der Fe-I-Linie bei 630,2 nm durch den
Zeemann-Effekt

Manganlinien auf der Sonnen-Mitte (gepunktet: eigene
Beobachtung, durchgezogen: professionelle Aufnahme)

liche Beschreibung des Verfahrens mit zusitzlichen hilfreichen
Informationen kann Literaturhinweis 6 entnommen werden.

Weitere spektroskopische Experimente sind die Messung der
Dopplerverschiebung von Spektrallinien durch die Rotation der
Sonne. Hier erweist es sich als giinstig, dass in bestimmten
spektralen Fenstern neben den solaren Absorptionslinien auch
terrestrische Linien (z.B. atmosphirischer Sauerstoff) beobachtet
werden konnen, die als feste Wellenldangenmarker dienen. Die Ro-
tationsgeschwindigkeit am Sonneniquator betrigt etwa 2 km/s.
Werden nun Spektren vom westlichen und 6stlichen Rand ver-
messen, erhidlt man den doppelten Wert. Die Verschiebung der
Wellenlédnge betrigt weniger als 0,01 nm und stellt damit ent-
sprechend hohe Anforderungen an den Spektrographen.

Der Zeemann-Effekt bezeichnet die Aufspaltung von Spektral-
linien in einem &uBeren Magnetfeld. Die Existenz lokaler
Magnetfelder auf der Sonne insbesondere in Sonnenflecken
wurde zuerst von Hales um 1908 beobachtet. Zu einer tieferen
theoretischen Behandlung dieses Themas sei auf Literaturhinweis
7 verwiesen. Fiir den Amateur wesentlich ist, dass eine Aufspal-
tung der Linien je nach Sicht auf die Magnetfeldlinien in zwei

Anzeige
1/2 hoch
AME
Astro Messe
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gegeneinander zirkular polarisierte oder
in drei unterschiedlich linear polarisier-
te Komponenten (sog. Lorentz-Triplett)
erfolgt. Diese einfache Aufspaltung
zeigen nur bestimmte Fraunhofersche
Linien, insbesondere Fe I bei 630,25
nm. Andere Linien zeigen ein kompli-
zierteres Aufspaltungsmuster. Welche
Linien fiir den Amateur zur Beobach-
tung in Betracht kommen (es sind sehr
wenige) kann ebenfalls Literaturhinweis
7 entnommen werden. Bei der Beobach-
tung eines Sonnenflecks wird die Sichtli-
nie wohl nie genau in Richtung der Feld-
linien oder senkrecht dazu sein, deshalb
werden immer Mischformen beobachtet.
Um hier eine Trennung zu erreichen,
kann ein Polarisationsfilter vor dem LWL
eingesetzt werden.

Abbildung 7 wurde am Fleck vom
02.07.2006 (es gab damals nur einen
groBen) aufgenommen, indem ein line-
arer Polarisationsfilter vor den Eingang
des LWL angebracht wurde. Die Aufspal-
tung ist gut zu erkennen. Diese betrug
ca. 0,16 A (siehe Markierung). Daraus er-
rechnet sich eine magnetische Feldstirke
von etwa 1700 GauB. Zum Vergleich: Das
Erdmagnetfeld hat nur etwa ein Gauf.
Die benachbarte Fe-Linie bei 630,15 nm
zeigt ebenfalls eine Aufspaltung, nur
schwicher. Die beiden scharfen Linien
sind terrestrische Sauerstoff-Linien, die
naturgemdlB keine Aufspaltung zeigen.

Zahlreiche Spektrallinien zeigen bei der
Beobachtung mit hdoher auflésenden
Spektrographen eine Aufspaltung in
mehrere eng beieinander liegende Kom-

ponenten. Diese Erscheinung wird auf
eine magnetische Kopplung des Spins
zwischen Atomkern und Hiillenelekt-
ronen zuriickgefiihrt [8]. Sie ist an Ele-
menten zu beobachten, deren Atomkerne
einen ungeradzahligen Spin haben. In
voller Pracht ist diese sog. Hyperfein-
struktur-Aufspaltung (Hfs) nur mit In-
terferenzspektrographen zu beobachten.
Bei Spektrographen mit geringerer Auf-
l6sung flihrt dieser Effekt nur zu einer
Verbreiterung der Spektrallinie, wobei
das resultierende Profil der Linie keine
GauBkurve mehr darstellt.

Das Element Mangan zeichnet sich durch
eine Reihe von beobachtungstechnischen
Vorteilen aus: Mangan ist ein Reinele-
ment. Es besteht nur aus einem Isotop
(55Mn), und der Atomkern hat einen Spin
von 5/2. Die Hyperfeinstruktur-Aufspal-
tung ist bei einigen Linien besonders gut
ausgepragt. Da das Element auch von
astrophysikalischem Interesse ist, z. B.
HgMn-Sterne, gibt es eine auch fiir den
Amateur gut zugingliche Datenlage. Auf
der Sonne ist eine Reihe von Mn-Linien
im griinen Spektralbereich sichtbar.

Abbildung 8 zeigt vier Spektrallinien, die
mit meinem Spektrographen auf der Son-
ne beobachtet wurden [9] im Vergleich
zu den Aufnahmen, wie sie mit profes-
sionellen Interferenzspektrographen er-
halten werden. Damit sind auch andeu-
tungsweise feinere Strukturen in den
Linien zu erkennen, da einmal die Auf-
16sung wesentlich héher ist (> 500.000)
und bei meiner Methode die Granulation

Spektren machen, aber wie?
Einblicke in die Werkzeugkiste des Spektroskopikers

von Thomas Hunger

Alle, die ein einigermaBen gehaltvolles
Astronomiebuch lesen, stolpern zwangs-
laufig iiber Spektren. Und sei es nur des
bekannten Spruches wegen: ,Oh be a
fine girl kiss me*. Darauthin mag die Fra-
ge im Raum stehen, ob es denn moglich
sei, solche Dinge selbst zu beobachten.
Die einfache Antwort lautet: Ja. Und es
ist nicht einmal schwer. Dieser kleine Ar-
tikel will Wege aufzeigen, wie man sich
dem Thema Spektroskopie selbst beob-
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achterisch ndhern kann. Dank der riesi-
gen Informationsfiille im Internet [1] ist
es problemlos moglich, sich leicht wei-
terfithrende und {iber den Artikel hinaus
gehende Informationen zu beschaffen.

Es ist eigentlich ganz einfach -
Spektrographen

Die Spektroskopie ist im Wesentlichen
die Aufspaltung des sichtbaren Lichtes in
seine farblichen Bestandteile (=Dispersi-

nicht aufgelost wird. Die durch die Bewe-
gung der granularen Zellen hervorgeru-
fene Dopplerverschiebung verwischt die
feineren Details.

Fazit

Die Sonne stellt uns ein Physiklabor kos-
tenfrei zur Verfiigung, in dem man mit
einfachen, selbst gebauten Spektrogra-
phen, Erkenntnisse zur Atomphysik und
iiber ihren Aufbau experimentell gewin-
nen kann.
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on). Die Betrachtung bzw. Darstellung der
wellenldngenabhingigen Intensitit, d.h.
die ,Menge“ an Licht bei einer bestimm-
ten Wellenlédnge, ist schon das Spektrum.
Um das Licht aufzuspalten, ben6tigt man
ein geeignetes optisches Element: entwe-
der ein optisches Gitter oder ein Glaspris-
ma. Das Wirkungsprinzip des Gitters ba-
siert auf der Beugung, wohingegen das
Prisma die Lichtbrechung ausnutzt.
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CD-ROM-Spektroskopie?

Was macht man mit einer CD-ROM aus
der Werbung. Spektroskopie natiirlich!
Die regelméBigen ,Rillen* in der CD wir-
ken wie ein normales Reflexionsgitter. = -
Einfache Spektroskope (= Geriite zum
visuellen Anschauen der Spektren) und
Spektrographen (= Gerite zum Foto-
grafieren) sind schnell mit einfachsten
Mittel - Pappe, Leim und Klebeband -
realisiert [2,3]. Die Fraunhoferlinien im
Sonnenspektrum sind damit klar nach- Geblazte Kunststoffgitter: (a) Wirkungsweise, (b) Beispiel Staranalyzer 100
weisbar [3]. und (c) Beispielspektrum sn2004dj. (Bildquelle: [5])

Gitter

CCD

Durchlichtgitter im konvergenten
Strahlengang

Baader Planetarium GmbH [4], Paton
Hawkley Ltd. [5,6] und Rainbow Optics
[7] bieten geblazte Durchlichtgitter auf
Kunststoftbasis an, die in speziellen 1vs"
oder 2“ Fassungen geliefert werden. Die-
se platziert man dann im konvergenten
Strahlengang eines Teleskops kurz vor
der Fokalebene (Abb. 1). Der Vorteil ist
der einfache Aufbau und die Ausnutzung
der Lichtstérke des Teleskops.

Die bemerkenswerten Moglichkeiten
solch eines einfachen Aufbaus wurden
schon in [8] und [9] ausfiihrlich darge- Beispiel eines Objektivprismen-Spektrographen basierend auf einem
stellt. Die Gitter eignen sich zur Spektral- Rundprisma und einer ,,Russentonne*: (a) Prinzip, (b) Realisierung und (c)
klassifikation. Sie liefern Ubersichtspek- Beispielspektren Kastor (A2V) und Prokyon (F5V). Die Einzelspektren (gegeben
tren auch relativ schwacher Objekte bei ~ durch die CCD-Breite) wurden nebeneinandergesetzt. Interessant ist, dass neben
moderaten Belichtungszeiten. Das ist  den Balmerlinien des Wasserstoffs sogar noch Paschenlinien im IR sichtbar sind.
eine Stirke dieser Anordnung. Die Preise

liegen im Bereich von 100 - 250 €.

B Strahlengang (a) klassischer Spektrograph (Beispiel DADOS) und (b) Littrow-Prinzip (Beispiel LHiReslII).
(Optiken vereinfacht dargestellt, Bildquellen: [4], [6])

T betst cgpme o —
Filr=1§ |
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n Beispielspektrum LHiReslll: Ha bei o Lyr (links) und B Lyr (rechts). (Bildquelle: [6])

Objektivprismen- oder Objektiv-
gitterpektrographen

Wird ein Prisma oder Durchlichtgitter
vor ein Objektiv gebracht, erhilt man
einen Spektrographen, der in der Regel
eine deutlich groBere Dispersion als die
einfachen Gitter von oben bietet. Im Fo-
kus des Objektivs wird der punktférmige
Stern als so genannter Spektralfaden ab-
gebildet. Das ist die dispergierte Abbil-
dung des Sternpunktes. Ein Prinzipbild
eines  Objektivprismen-Spektrographen
ist in Abb. 2 gezeigt.

Bezugsquellen fiir Prismen sind die ein-
schlagigen Optikhersteller oder Internet-
auktionen bei Ebay. Als Durchlichtgit-
ter konnen spezielle Typen [4] benutzt
werden. Leider steigen die Preise fiir
Prismen groBerer Durchmesser stark an.
Gitter-Kunststofffolien [10], die preislich
sehr attraktiv sind und zu visuellen De-
monstrationen an irdischen Lichtquellen
gut funktionieren, haben zumindest den
Autor nie als Objektivlosung vor einem
Teleskop liberzeugen konnen. Als Alter-
native haben sich Effektfilter bewihrt
[11]. Hier besteht die Beschrinkung auf
das Format des entsprechenden Teleob-
jektivs.

Klassische Spektrographen

Die bisher vorgestellten Konzepte ermog-
lichen einen relativ einfachen Zugang
zur Spektroskopie, haben aber einige
Nachteile, insbesondere in der spektralen
Definition. Deshalb werden fiir hoher-
auflosende Beobachtungen in der Regel
sklassische Spektrographen“ mit Spalt
verwendet. Der prinzipielle Aufbau ist in
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Abb. 3 (a) gezeigt. Das Licht vom Tele-
skop wird durch den Spalt fester Breite
vorbereitet. Damit spielt das Seeing fiir
die spektrale Definition im Gegensatz zu
den spaltlosen Gerdten von oben keine
Rolle mehr. Der Kollimator beleuchtet
das Gitter (oder Prisma) mit parallelem
Licht. Die sog. Kamera bildet das dis-
pergierte Licht dann auf den Detektor
ab. Eine gewisse Vereinfachung ist der
Littrow-Spektrograph, Abb. 3 (b). Viele
Sternfreunde haben mangels kommerzi-
eller Alternative diese Typen in der Ver-
gangenheit selbst gebaut.

Seit einigen Jahren ist aber ein Littrow-
Spektrograph speziell fiir den Astroama-
teur kommerziell erhiltlich (LHiResIII,
ca. 2.600,- €) [6]. Ausgestattet mit einem
Spalt, auf dem nachgefiihrt wird, und ei-
ner einblendbaren Neon-Kalibrierlampe,
lassen sich Linienprofile beobachten und
Wellenkalibrationen einfach vornehmen.
Dem klassischen Spektrographen-Design
folgend ist seit geraumer Zeit auch der
Spektrograph DADOS von Baader-Plane-
tarium erhiltlich (ca. 1,500,- €) [4]. Er
scheint sich derzeit in der deutschspra-
chigen Spektroskopieszene eines groBen
Interesses zu erfreuen, wie auf Anféanger-
veranstaltungen der Fachgruppe erkenn-
bar wurde. Beide Geréte sind vorwiegend
auf Teleskope f/10 der SC-Reihen be-
kannter Hersteller zugeschnitten.

Neben diesen gibt es weitere Astro-
spektrographen, den SGS (ca. 5000 $)
und DSS-7 (ca. 1600 $) von SBIG [12],
den {iber Lichtleiter angeschlossenen
Nu-View von Sivo Scientific Company

(ca. 2400 $) [13] oder Alpha Cygni (ca.
3.500.- €) [14]. Diese sind aber in der
deutschsprachigen Amateurszene bisher
nicht in Erscheinung getreten. Spekt-
rographen anderer Hersteller sind meist
von geringem Interesse, da sie den finan-
ziellen Rahmen sprengen, Schnippchen
bei Ebay einmal ausgenommen.
Insgesamt kann man resiimieren, dass
der Selbstbau nach wie vor als eine at-
traktive Alternative erscheint.

Zukiinftige Entwicklungen Spektro-
graphen

Der Trend zum Einsatz von Echelle-
Spektrographen hat bei den Selbstbau-
ern schon linger eingesetzt [15,16]. Erst
kiirzlich prasentierte Shelyak Instruments
das erste kommerzielle Gerét diesen Typs
fiir die Amateur-Szene. Der Vorteil eines
Echelle-Spektrographen gegeniiber dem
klassischen Design liegt meines Erachtens
nach vor allem in der Aufzeichnung des
gesamten Spektrums in einem Schuss.

Was tun mit Spektren — Auswerten,
natiirlich!

Nehmen wir an, Sie haben nun mit ih-
rem Spektrographen ein Spektrum auf-
genommen. Wenn Sie nun nicht nur mit
dem bloBen Anschauen zufrieden sind,
stellen Sie sich die Frage, was aus den
Bildern noch herauszuholen ist.

Fir die Spektroskopie ist es nach der
allgemeinen Bildbearbeitung (Dunkel-
strom- und Flatfiledkorrektur) vor allem
wichtig, die spektrale Information als ex-
trahiertes eindimensionales Spektrum zu
gewinnen. Als hilfreiche Softwarepakete
unter Windows haben sich die Freewa-



Schwerpunktthema: Spektroskopie

re-Programme VisualSpec von Valerie
Desnoux [17] in Verbindung mit IRIS
von Christian Buil [18] aufgrund ihrer
Michtigkeit stark verbreitet. In der Fach-
gruppe wird ebenso das Paket MIDAS der
ESO [19] unter Linux benutzt. Giinter
Gebhard hat dazu Skripte erstellt, die die
Spektrenauswertung unter MIDAS we-
sentlich erleichtern [20]. Es gibt natiirlich
noch eine Reihe weiterer Werkzeuge, die
erfolgreich eingesetzt werden [1].

Was beobachten?

Wenn wir uns hier auf die Beobachtung
von Sternen beschrianken, empfiehlt sich
die Beobachtung von spéten B-Sternen
iiber A-Sterne zu frithen F-Sternen. Bei
diesen Spektren sind die Balmer-Linien
des Wasserstoffs sehr ausgepriagt. Ins-
gesamt gibt es ,wenige“ Linien und das
Kontinuum ist relativ klar erkennbar. Wer
es dann linienreicher mag und seinen
Spektrographen schon gut kennt, geht
zu G- und K-Sternen. Die O- und frithen
B-Sterne sind relativ linienfrei. Ganz im
Gegenteil zu Spektren der M-Sterne, die
von Molekiilbanden dominiert sind.
Aufgabe: Erstellen Sie sich doch mal Ih-
ren eigenen Spektralatlas und studieren
Sie die entsprechenden Leuchtkraftun-
terschiede! Die Sterne des Sommerdrei-
ecks bieten da schon einen sehr guten
Startpunkt. Falls Sie Lust haben, senden

sie Thre Spektren an den Autor. In einer
der nichsten Journale werden diese dann
verdffentlicht.

Neben den ,normalen“ Sternen gibt es
viele, die Besonderheiten in ihren Spekt-
ren zeigen. Auffillig sind z.B. die Emissi-
onsliniensterne. Die Klasse der Be-Sterne
erfreut sich dabei unter den Amateuren
recht groBer Beliebtheit. Die kontinuierli-
che Beobachtung leistet direkt einen Bei-
trag zur Wissenschaft. Aber auch ohne
diesen Anspruch erdffnet die farbige
Welt ganz neue Einblicke. Es gibt noch
viel (wieder) zu entdecken... Viel SpaB
bei Ihren spektroskopischen Abenteuern!
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