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Im Gegensatz zu dieser scheinbaren Hélliékeit m gibt die
absolute Helligkeit M die Leuchtintensitit an, die ein SEern in
einer Standardentfernung von 10 Parsec (=32,6Lj) haben wiirde.
Sie ist damit ein MaB £ir die tatsichliche Leuchtkraft I :

' My - My = -2.5 - 1g ( L; / L, ) ( Gl. 1-2 )

Tragt man die absolute Helligkeit {(bzw. 1g {(L/Lggnne))
eines Sternes gegen seine Oberflichentemperatur an, so grhalt
man das, sogenannte Hertzsprung-Russel-Diagramm. Die meisten
Sterne befinden sich auf der Haupltreihe, einem stellaren Gleich-
gewichtszustand zwischen Temperatur und Leuchtkraft in Abhangig-
keit von der Masse des Fixsternes:
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Hertzsprung-Russell-Diagramm bekannter heiler Sterne. Ly bezeichnet die
Leuchtkralt im sichtbaren (,,visuellen™) Spekiralbercich, Ly ist der entsprechende Werd [
die Sonne. : ‘

2. Der Versuch

2.1 Die bendtigten Komponenten

Um das Licht von Sternen nach den enthaltenen Wellenlingen zer-
legen und anschlieBend fotografieren 21 kénnen, bendtigt man
einen Spektrografen. Dieser besteht im Prinzip aus Folgenden
Einzelteilen:

Ein Teleskop ist erforderlich, um die geringen Lichtmen-
gen, die von den Sternen eintreffen, zu bindeln. Zum Ausgleich

der Erdrotation sollte eine motorische Nachfihrung vorhanden
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sein, um den Stern am zu schnellen Verlassen des Teleskopge-
sichtsfeldes zu hindern.

Ein Spektralapparat, das heifit ein Gitter oder ein Prisma
.wird bendtigt, damit das Licht in die einzelnen Farben zerlegt
‘werden kann.

Linsengruppen kénnen eingefligt werden, um einerseitg dag
Spektrum auf die gewilnschte Grdfe zu bringen oder andererseits
das Licht vor dem Durchgang durch den Spektralapparat zu par-
allelisieren. Dadurch werden die Abbildungsfehler reduziert.

Eine Spiegelreflexkamera wird bendtigt, um das Spektrum
schlieflich tatsiAchlich fotografieren zu kdnnen,

Baut man die genannten Elemente zusammen, so ergibt sich

schematisch folgende Anordnung:

STERN-
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(SFERTROGRAF SCHEMATISCH)

Da die Sterne von sich aus schon fast punktfdérmig er-
scheinen, ist fir diese Anoxdnung eigentlich kein Abbildungs-
spalt erforderlich. Er kann jedoch unter gewissen Lichtverlusten
zwischeﬁ Teleskop und erste Linsengruppe eingeschaltet werden,
um die Aufldsung weiter zu steigern.

Dieser prinzipielle Aufbau laBt sich in gewisgen Grenzen
natlirlich noch vereinfachen. So kann man zum Beispiel unter
einigen Qualitéﬁsverlusten auf die erste Linsengruppe verzich-
ten, wie es bei dem hier verwendeten Gerdt der Fall war.

Nach diesen Vorliberlegungen war es jetzt nur noch ndtig,

die geeigneten optischen Elemente auszuwahlen.

2.2 Spektralapparate:; Gitter und Prismen

Es gibt zwei grundsitzlich verschiedene Arten von Spektralappa-
raten. Die Farbaufspaltung mit Hilfe von Prismen beruht auf der
Dispersion; verwendet man Gitter, so bedient man sich der Inter-
ferenz.

Als Dispersion bezeichnet man den Effekt, da Licht beim

Ubergang zwischen zwei optisch unterschiedlich dichten Medien in
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Abhdngigkeit von seiner Wellenlange gebrochen wird. Das allge-

meine Brechungsgesetz lautet also eigentlich:

LUET
sin o / sin § = n(\) o
(Gl. 2-1) TNV IR
' P\ GLAS

Die Funktion n()X) 1laBt sich durch verschiedene Formeln

annahern. So gilt zum Beispiel nach Hartmanmn:
n(A) =ng +A/ (XN - Xy )B ( G1. 2-2 )

wobei A, B, ng und Ay .empirisch bestimmt wexden,

Die Dispersion ist letztlich ",.. eine Folge des Mit-
schwingens von Teilchen im Feld der elektromagnetischen Licht-
welle " (BI-Lexikon QOptik, $.68) . Dabei zeigt Flintglas (¥l6)
zum Beispiel eine wesentlich stérkere Farbaufspaltung alg
Kronglas (K10). Deshalb wird fir Spektralapparate in der Regel
erstexes eingesetzt. In der Anwendung verwendet man meistens

Dreiecksprismen:

WEISSER
LICHT S TRAHL

ROT

BLAV

Farbzerlegung mit Hilfe von Prismen hat den groffen Vor-
teil, daf das gesamte Licht einer Wellenlinge in eine einzige
Richtuné gebrochen wird. Leider ist die Auswertung durch den
komplizierten Zusamwnenhang zwischen Wellenlinge und Winkel sgo
schwierig, dafl man mit grafischen Eichkurven arbeiten muf.

Die zweite MdOglichkeit das Licht zu zerlegen, namlich
mittels Interferenz, wird beim Gitter angewendet. Da dieses be-
reits Stoff des Lehrplans war, werden hier nur die beiden
wichtigsten Gleichungen wiederholt:

Fir die Beugungsmaxima gilt mit dem Spaltabstand b, der
Orxrdnung k, der Wellenldnge des Lichtes A und dem Beugungswinkel
o

b+ sin a = k- A (G1. 2-3)

Fir die Aufldsung des Gitters gilk:
A/AN = N - k (Gl. 2-4)

wobei N die Anzahl der beleuchteten Spalte ist.




Durch Abbildung dex Gitterinterferenzfigur einer einzigen

Wellenlange A ouf einen Schirm ergibt sich etwa folgende Inten-

sitdtskurve: P
-~ .
7 .
/r ~
4 \ /FINFA(HSPALT
/ Y
/ _ \
i \ S
,m m\
. Fi1N
MAX M ym 1. 1, 0, 1. 1. CRDPNVNUN G

Wie man sieht, wird der Mehrfachspalt des eigentlichen
Gitters vom Beugungsbild des Einfachspaltes jeder einzelnen
Furche iuberlagert, wobei der griOfite Teil des Lichtes jeder
Wellenldnge auf die 0. Ordnung gelenkt wird, Da diese aber fur
jede Wellenldnge bei o = 90° festiiegt, ergibt sich erst in der
1. Ordnung eine spektrale Aufspaltung.

Der Nachteil des Gitters isgst also eindeutig, daff der

groBte Teil des Lichtes ungenutzt bleibt. Als vorteilhaft er-

trums:

LICHTITRAHL

4\

weist sich dagegen die einfache Auswertbarkeit des Gitterspek-}
! L
{

IE

GITTER SCHIRM

Wie aus der Grafik ersichtlich ist,gilt:
tan o« = x / 1
Aug Gleichung 2-4 ergibt sich:
gina = A- k / b
In der ersten Ordnung {(k=1) kann man meigteng die Kleinst-

winkelndherung anwenden; fir o in Bogenmafzd gilt dann:

gin ¢ = o = tan «
bzw. : x/1T=XN-1/Db
= A=x-"-Db / 1; ) A~ x (Gl1L.2-5}

auf Grund dieser direkten Proportionalitét gsind Gitterspektren
sehr einfach auszuwerten. Dieser grofie Vorteil des Gitters ge-
wann stark an Bedeutung, als es R.W. Wood im Jahre 1910 nach
einer Idee von Lord Rayleigh gelang, ein Blaze-Gitter ( auch

Echelette-Gitter, Stufengitter, etc.) herzustellen. Bei ihm wird
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durch besondere Ritzung erreicht, daR das Maximum des Einfach-
spaltes auf eine hoéhere Ordnung umgelenkt wird. Die Gitterglei-
chungen 2-3 und 2-4 bleiben davon jedoch unberiithrt. Auf diese
Weise ist weiktaus mehr Licht spektral aufgespalten als beim nox-

malen Gitter. Insgesamt ergibt sich folgendes Beugungsbild, wenn

die erste Ordnung geblazed wurde:

A, ORDNUNM G (BLAZED) 0. ONDNUNG . 4.0RDNUNG L.0RDNUNG

Seit egs mit modernen Produktionsmethoden relativ billig
und einfach herzustellen ist, verdrangt das Blaze-Gitter zu-
nehmend die fritiher gebrduchlichen Prismen. aus der Astrophysik.

Deshalb wurde es auch fir die vorliegende Arbeit eingegetzt.

2.3 Per Versuchsaufbau

Als erstes muBte eine Entscheidung tiber den Teleskoptyp ge-
troffen werden. Dabei stellte sich schnell heraus, da fir die
genannte Anwendung das Spiegelteleskop besser geeignet ist als
eine Linsenoptik. Letztere sind aus preislichen Erwdgungen in
der Regel wesentlich lichtschwdacher und neigen besonders im fo-
tografiéch erfafbaren UV-Bereich zu wellenlangenabhangigen Ab-
bildungsfehlern ( gsiehe Dispersion 2.2 ), Daraufhin mufte beim
Spiegelteleskop zwischen einer langbrennweitigen Cassegrain-Op-
tik und einem kurzbrennweitigen Newtonteleskop entschieden wer-
deni, Die Wahl fiel schlieBlich auf die Newtonoptik, weil eine
grole Brennweite gleichzeitig eine starke Vergrdferung und damit
eine erhdhte Anfélligkeit gegenitber Luftunruhe bedeutet hitte.
Das endgliltig verwendete Teleskop verfliigte Uber einen Hauptspie-

geldurchmesser von 254mm und eine Brennweite von 1143mm.

KV I
OAusLtAu{L "*“‘-J [ g&gpuPuN&j
N
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1
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Die Entscheidung liber den Spektralapparat war durch die
Voriberlegungen aus Kap.2.2 festgelegt: Mir stand ein Blaze-
Gitter-Spektrograph der Firma Baader-Planetarium zur Verfigung.
Das Gitter hatte eine Konstante von 207 Linien/mm und war die
kopie eines holographisch hergestellten Originals. Mit einem
Durchmesger von 26mm enthielt es etwa 5400 Linien. Das Gitter
war auf die erste Ordnung "geblazed", da esgs bereits zwigchen 2.
und 3. Ordnung zur Uberlagerung kam: Aus Gl.2-3 ergibt sich nam-
lich fir die Grenzen dex beiden Ordnungen mit b = 4.83'106"6m

a(3.0rdnung; 4 00nm) -
a(2.0rdnung; 700nm} = 16, 8°

14,4°

Fir die Trenmnscharfe AN zweier Wellenlangen ergibt sich hach
Gl.2-4 innerhalb der exrsten Ordnung: '

AN{A=700nm} = 0, 13nm

AN{A=400nm) = 0, 07nm
Die theoretische Aufldésung war damit, wenn tatgadchlich alle
Spalte beleuchtet wurden, wesentlich grdfer als die praktische
Grenze. Diese ergab sich durch Luftflimmern, Scharfeeinstellung,
etc. etwa zu Aly,, = lom.

Die Gebrauchsanweisung der Firma Baader schlug nun vor,
direkt hinter dem Gitter die Kamexa anzubringen. Auf diese Weise
hatte das Spektrum auf dem Film eine Maximallinge von etwa 6mm,
weil der Absgstand zwischen Gitter und Kamera technisch begrenzt
war. Deshalb schaltete ich als zweite Linsengruppe (siehe 2.1)
eine soéenannte Barlow-Linse ein. Es handelt gich dabei um eine
abbildungsfehlerarme dreilinsige Optik mit negativer Brennweite.
Die s0 erhaltenen Spektren waren etwa 15mm lang und damit
wegentlich besser zur huswertung geeignet.

Als Kamera verwendete ich ein vollmechanisches Spiegel-
reflexmodell, um bei den langen Belichtungszeiten keine

Batterien zu verschwenden. Der endgqultige Spektrograph sah damnn

folgendermafen aus:
TL-RING ]
GITTER BAKLOW-LINSE \

[
|

I

—F1tM
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Die Wahl des Filmmaterials stellte sich als ein weiteres
Problem heraus. Insgesamt wurden 3 verschiedene Filme getestet:

Der Diafilm AGFA 1000RS wird serienmifiig schon mit einer
hohen Empfindlichkeit produziert, so daf® er sich auch Fir
schwachste Sterne eignet. Leider hat dies gleichzeitig eine sehr
schlechte Aufldsung zur Folge, weil die Filmkdrnmung zu grofi ist.
Ein weiterer Nachteil ist das chaotische spektrale Empfindlich-
keitsverhalten, das durch die Uberlagerung der drei farbempfind-
lichen Schichten entsteht. Eine solche Aufnahme kann nur schwer

ausgewertekbt werden:

BLAU L AN RaT

Der SchwarzweifRfilm Iiford XP2 ist mit 400 ASA leider
viel zu lichtschwach fir sinnvolle Ergebnisse, kann aber noch
beim Fotochdndler entwickelt werden.
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Der Schwarzweiffilm I1lford HP5 plus hat zwar auch eine
Nennempfindlichkeit von 400 ASA; man kann ihn jedoch im eigenen
Fotolabor bis auf 800 ASA "pushen". AuRexrdem reagiert er auf UV-

Strahlung bis etwa 350nm:
‘ Empfindlichkeil bei energiegleichem Spekirum

logorilhmus-
der relafiven

L 10 Emplindiichkeit

- 0,5

400 | 450 500 550 600 650
Wellenlénge [nen]

2.4 Die Versuchsdurchfiihrun

Zunadchst muR die Rektaszensionsachse deg Telekops auf den Polar-

stern ausgerichtet werden:

PovLAap~ 3%
STE RN

T
L)\

ENp- N\
ACHSE
AN

Auf diese Weise ist der Nachfihrmotor M in der Lage, die Erdro-
tation auszugleichen, so daB die Sterne im Teleskopgesichtsfeld
8till stehen. Nachdem der Versuchsaufbau angebracht worden ist,
stellt ﬁan einen hellen Stern ein und erhalt so ein Testapek-
trum in Form eines farbigen Striches. Man verdreht nun die op-
tischen Komponenten sclange gegeneinander, bis das Spektrum im
Sucher waagrecht erscheint und bei Bewegung um die Rektaszen-

giongachse in der Senkrechten wandert:

1

l ]

SUCHER~

BILD [~ SFEXTRUM

Ernsthafte Schwierigkeiten bereitete das Scharfstellen: Der
Suchexr kann nachts gehr leicht beéchlagen und auferdem igt der
Spektralfaden ziemlich dunkel und konturlos. Deshalb empfiehlt
eg sich, stattdessen nach der 0.0rdnung, also dem unveridnderten

Bild, eines ausgedehnten Objektes zu justieren. Besonders gut

ist dafir der Mond geeignet.
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_ Bei der Belichtung selbst mul die Nachflhrgeschwindigkeit
des Motors verdndert werden, damit der Spektralfaden {ber den
Film wandert und so ein verwendbares Bild liefert. Dazu kann man
entweder die Nachfihrung ganz abschalten, oder sie im gewlnsch-
ten Mafie verlangsamen. In der Praxis wurden deshalb Belichtungs-
serien mit drei unterschiedlichen Geschwindigkeiten aufgenommen,
um mindestens eine gelungene Aufnahme zu erhalten. Auferdem
zeigte sich sehr schnell, daf® das Abschalten des Motors nur fur
hellere Sterne als m = 1,0 optimale Ergebnisse liefert. Dabei
mulzi jedoch bericksichtigt werden, daf3 Sterne in polaren astrono-
mischen Breiten sich wesentlich langsamer bewegen als in Nihe
des Hinmelsiquatorsg. Deshalb muf3 bei der Belichtung stets auch
die astronomische Breite (Deklination) des Objektes beachtet
werden. Insgesamt wurden Sterne bis m = 2,1 spektroskopiert.

Die Belichtungszeit selbst war eigentlich unwichtig, da
gie nur fir die Verbreiterung des Spektrums sorgte. Sie lag zwi-

gchen 1 big 4 Minuten.

3. Theorie der stellaren Spektroskopie

3.1 Erscheinungsbild des Kontinuums

Bekanntlich lduft im Kernbereich eines Sterns die Energieerzeu-
gung nach dem Prinzip der Kernfusion ab. Auf der einfachsten
Stufe wird dabei Wasserstoff in Helium umgewandelt:
4 Ht —— He2* + 2y, + 27 + 2e* + Energie

Die so entstandene Energie wird lber Strahlung und in den
duferen Bereichen des Sterxrns spiter auch durch Konvektion an die
Oberfliche befdrdert. Immerhalb einer Schicht, die nur wenige
hundert Kilometer dick ist, wird die Materie dann so dinn, daf3
die Strahlung den Himmelskdrper direkt verlassen kamm. Im Durch-
schnitt hat ein Lichtquant in dieser sogenannten Photosphdre
eine 1l:1-Chance, in den Weltraum zu entkommen, ochne wvorher ab-
sorbiert zu werden. Wihrend die Temperatur im Kern mehrere Mil-
lionen Kelvin betriagt, liegt sie hier nur noch bei einigen
tausend K.

Um eine Aussage liber die sgpektrale Energieverteilung ma-
chen zu konnen, nimmt man im einfachsten Fall den Stexn als

schwarzen Korper an; f£fir diesen gilt per definitionem:

-12 -




"Abgsorbiert ein Korper filir alle Wellenlingen und Tempe;
raturen die gesamte auftreffende Strahlung, so ist er ein
schwarzer Korper." (Formelsammlung, S.52)

; Unter dieser Voraussetzung gilt £ir ihn das Plancksche
'Strahlungsgesetz. Das folgende Diagramm gibt die theoretischen

Kurven [ir einige Temperaturen an:

e RCE T P EL T Y

e TRt T .
5 'Wellanldnge in A i T

3,000
1

Tsssie ey

4000 3000 5000 7,000 8,000
- L L

9,000 10,000 -
e v N

R ey oot

Eine Folge aus diegem Zusammenhang ist dag Stefan-Boltz-
mann-Gesetz; fir die Gesamtstrahlungsleistung ¢ des Sterns gilt
mit der;Oberflachentemperatur'T und der Strahlungsflédche A:

$ =0 - A- T (GL. 3-1)
Dabei steht ¢ = 5,6703'10°% Wm 2K-% fir die Stefan-Boltzmann-
Konstante. Leitet man umgekehrt T aus den gemessenen Groltien ¢
und A her, so erhdlt man die Effektivtemperatur T.py des Sterns.
Diese ist ein MaR fiur die. Temperatur der Photosphire.

Aufierdem gilt das Wiensche Verschiebungsgesetz, wobei
Anax fUr die Wellenldnge des Strahlungsmaximums und w fir die
Wiensche Verschiebungskonstante steht (w=2,8979:10 3mK) :

Noae 0 = {Gl1. 3-2)
Amax liegt bei den meisten Sternen zwischen 50nm und 1000nm.

Daffs sich in Wirklichkeit starke Abweichungen von dieser
glatten Planck-Kurve ergeben kdnnen, soll folgendes Beispiel

zeligen:

- 13-




~ Balmersprung
B

5, 10 w24

4000
Al4)

Extraterrestrische absofule Encrgieverieiiung im Spektrum des B7-Sternes
a Leonis {Regulus) nach Messungen mit dem Satelliten ODAG-2. (Nach A. D. Code et al.}

1000 2000 Joog 5000 6000 ~ 7000

2 rption in der Atmosphar

Auch die einzelnen Atome in der Sternatmosphdre beeinflussen die
Strahlungskurve: Am eindeutigsten machen sie sich durch diskrete
Absgorption bemerkbar. In diesem Zusammenhang sei kurz auf das
Bohrsche Atommodell verwiesen:

Elektronen kdnnen danach gegeniiber dem Atomkern nur zweil

Hauptzustdnde einnehmen:

a) Handélt es sich um ein gebundenes Elektron, so kann seine
Energie gegeniber dem Kern nur diskrete, negative Werte
annehmen. (E<0)

b) Freie Elektronen erhalten dagegen auf Grund ihrer kineti-
schen Energie kontinuierliche, positive Werte. (E=0)

Beli Ubergangen zwischen zwei Energieniveaus werden Photonen

emittiert oder absorbiert, um die Energiebilanz auszugleichen.

Fir die Energie des Photons gilt:

Eppb = h - v = E' - E

Flir seine Wellenlange gilt also:

A=h-c/ (BE'-E) (G1. 3-3)

- 14 -




Schematisch ergibt sich folgendes Diagramm:

B
ki My
= W
EERY
33 S :§
£53% . lbvi
SstE Loek
XS 8E FA
(W 4 @ Ew
¢ === £
A kS
o
S
3
; O B :
2ps -
SE3 5
l?ﬁée =
» ~ S 4 Y,
LS
5 R
S§E
v
D £y
\, . Grund-
iberods '{ Diskref - Diskret  Diskee! Kol Konatin.-Rontin, 24510
YOGE \Godunden-Gebunden  Gebunden-Frer Frei-fiel
Absorption | Linwrn - Servengrenz- Bremsipelivum
Linission | ) Kenlinss -
Canergicniveau- vder Grotrian-Diagriomm cines Atoms (schematisch), Obergitnge

Sowohl die frei-frei als auch die gebunden-frei Ubergidnge
sind durch ihre Kontinuumsabsorption flir die Abweichungen von
der Planckschen Strahlungskurve mitverantwortlich.

Béi allen gebunden-gebunden Ubergingen kommt es zur Aus-

biidung von Absorptionslinien, den Fraunhoferschen Linien.

3.3 Absorptionslinien

Die Wellenldngen der Linien sind jeweils von den Bindungsener-
gien im Atom abhangig. Welche Energieniveaus dabeli auftreten,
ist hauptsdchlich die Folge von zwei Faktoren:

a) Die Art des Atomkerns

b) Die 8Stufe der Ionigierung bzw. die Elektronen-

gesamtzahl

Demzufolge bezeichnet man in der Spektroskopie die entsprechen-
den Absorptionslinien zundchst mit dem Symbol des chemischen

Elementes und zusitzlich mit einer rdémischen Ziffer, die den

Ionisationsgrad angibt. I steht dabei fir elektrisch neutral, II

-15 -




fir einfach pogitiv ionigiert, III fir zweifach pogitiv ioni-

giert usw.. Die Fraunhoferschen Linien H und K sind zum Beispiel

in Wirklichkeit CaIIl-Linien.

- Leider ist eine einfache Berechnung der Energieniveaus

nur bei FEinelektronensystemen wie dem Wasserstoffatom md&glich,

In diesen hiangen die Elektronenenergien schliefflich zum grdften

Teil nur von der Hauptquantenzahl n ab.

Bei Mehrelektronensystemen ist die Berechnung dagegen we-
sentlich komplizierter, da jeder energetische Zustand von mehre-
ren Quantenzahlen abhangt. AuBer der Hauptquantenzahl n muld, s0-
lange zugdtzlich keine dufleren Felder existieren, auch die Ne-
benquantenzahl 1 und der Spin s des Elektrons beriicksichtigt
werden. AuRerdem wird die Mdglichkeit eines Ubergangs durch Aus-
wahlregeln eingeschrénkt, die den Rahmen dieser Facharbeit
sprengen warden. Aus diesem Grund muten zur Identifikation
gsolcher Linien Tabellenwerke verwendet werden.

Nach den eben gemachten Erlauterungen Uber diskrete Wel-
lenlangen mifiten Spektrallinien dann eigentlich nur als unend-
lich dinne Striche im Spektrum auftreten. In Wirklichkeit wird
dies durch drei unabhangige Phinomene verhindert:

a) Jede Spektrallinie verfiigt Uber eine nattirliche Linienbreite,
die eine Folge von Strahlungsddmpfung ist. Dies 1lafit sich je-
doch nur mit komplizierteren Ausfiihrungen sinnvoll exklaren.
Das so erhaltene Absorptionsprofil weist eine sogenamnnte Lo-
rentzform auf und hat bei A = 400nm eine Halbwertsbreite von
8:10"7nm bis 8-10~ 5nm.

b) Weitaus wichtiger ist jedoch die Dopplerverbreiterung, die
auf die Relativgeschwindigkeit v des absorbierenden Atoms ge-
gentber dem Ausstrahlungsort =zurilickgeht. Auf diese Weise kann
das Elektron Photonen "aufnehmen", die wvon auf’en betrachtet
eigentlich gar nicht die richtige Frequenz haben. Dadurch er-
hdlt die Linie das Profil einer GauBBkurve.

c) Der dritte wichtige Effekt ist die Druckverbreiterung bzw.
Stofdimpfung. Unter hohen Dricken wird dexr Elektronenibergang
namlich auch von Teilchenstdfen beeinfluft. In der Kombina-

tion exrgibt sich dann etwa folgendes Absorptionsprofil:
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Die genannten Effekte fihren dazu, daf eine intensive Li-
nie nicht nur dunkler, sondern auch breiter erscheint. So k&nnen
zum Beispiel Wasgsserstofflinien bis zu 10nm stark sein.

Ob Linien nun aber dberhaupt in Sternspektren auftreten,
igt von folgenden Faktoren abhangig:

-~ Derxr entsprechende Stoff mufd im Stern enthalten sein.

- Es missen gsich durch thermigche Anregung genligend Elektronen
auf dem Ausgangsenergieniveau aufhalten.

- Das Element mufd bei der vorhandenen Temperatur im richtigen}

Ionisationszustand vorliegen.

Dies gilt sinngemdf auch fixr Molekiile, die auf Grund ihrer kom-
plizierten Bindungsverhdltnisse jedoch ganze Banden absorbieren
kdmnen. Die Menge des Stoffes ist dabei nur von untergeordneter
Bedeutung: Die Ca-Linien treten ebenso stark wie die Wagser-
stoffliﬁien auf, obwohl Ca in Sternen fast eine Million mal sel-

"tener ist.

3.4 Begonderheiten der stellaren Spektiroskopie

Aus den eben genannten Einschrinkungen kann man ableiten, welche
Informationen im Sternspektrum enthalten sind.

Zundchst gibt es natirlich Aufsachlufl tber die "Sternche-
mie", das heifft, man kann chemische Elemente zumindest gualita-
tiv feststellen. Weil die galaktische Urmaterie allerdings rela-
tiv homogen war, sind die Unterschiede zu den solaren Werten
verschwindend gering: Wasserstoff .dominiert mit etwa 73 Massen-
prozent; danach folgt Helium mit 25%. Die restlichen 2% entfal-
len auf schwerere Elemente, wobei Metalle nur als Spurenelemente
auftreten. Deshalb kann mit einfachen Mitteln nux die generelle

Existenz bestimmter Elemente nachgewiesen werden.
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Da die Linienentstehung aber auch von dexr thermischen An-
regung dexr Atome abhangt, 148t sich mit Hilfe der Spektren die
Effektivtemperatur von Sternen bestimmen. Auf dieser Tatsache
baut die Harvard-Klassifikation auf. Die von ihr vorgeschlagenen
Spektralklassen O, B, A, F, G, K, M und C (bzw. R,N,S}) mit ihrer
Feingliederung von jeweils 0 bis 9 sind letztlich nur tempera-
turabhidngig. ( giehe Anhang 2 )

Neben der Temperatur spielt aber auch die Dichte der Pho-
tosphdiire eine entscheidende Rolle: In dinnen Atmogphiren ergeben
sich wesentlich schirfere Linien, weil es zu keiner Druckver-
breiterung kommt. Da die Dichte der Aufleren Schichten vom Stern-
radius abhéngt, tritt dieses Phinomen nur bel Riesensternen auf.
Ein weiteres wichtiges Indiz fir die Grofe eines Objektes ist
der Grad der lonisierung in der Photosphire. Atome und ihre po-
sitiven Icnen liegen hier ndmlich in einem Gleichgewichtszustand
vor, der durch das Massenwirkungsgesetz beschrieben werden kann:

A «—— At 1+ e
= (N{(aA*) - N(e”)) / N(A) = F({T) (G1. 3-4)

Die Funktion F(T) steht hier stellvertretend fir die Saha-Glei-
chung, die einé allgemeine Beschreibung in Abhingigkeit von der
Gagtemperatur T zulafit. Wie man sieht, ist die Icnigation im Ge-
gensatz zur thermischen Anregung auch von der Anzahl der Elek-
tronen bzw. dem Partialdruck des Elektronengases p, abhangig.
Dieser ist aber in der ‘Atmosphdére von Riesensternen wesentlich
niedriger als bei gleich heiffen Hauptreihensternen, wie die fol-

gende Tabelle illustriert ( Pg: Gasdruck; p,: Elektronendruck;

alle Angaben in Pa ):

Typ Hauptreihe Uberriese

BO 173,8 83,2 - _

A0 89.1 31.6 8,32 3,72

FO 1259 7,76 28.8 1,55
{ Tab. 3-1)

Aus diesem Grunde liegen die Elemente in Riesensternen meist
starker ionisiert vor, wie sich aus Gleichung 3-4 leicht ablesen
1laBt. Auf dieger Grundlage basiert die MK- oder Yerkes-Klassi-

fikation nach Sternmassen:
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Leuchtkraltklassen des MKX-Systems und zugehdrige
Sterngruppen im Herizsprung-Russell-Diagramm

Leuchtkraftklasse Gruppe im HRD

[a, lab, 1b Oberriesen
It helle Riesen
(184 {normale) Riesen

Iv Unletriesen
v Hauptreihensterne (Zwetge)
Vi Unterzwerge

{ Tab. 3-2 )

In ihrer Kombination lassen sich Harvard- und Yerkesg-Klassifika-

tion am besten im NHertzsprung-Russel-Diagramm darstellen:

ungefdhre Oberflachenlemperatur in Kelvin
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Wie man sieht, kann man durch eine genaue spektrale Einordnung
Temperatur, Radiug, absolute Leuchtkraft und damit die Entfer-
nung des Sterns ermitteln. Der von mir durchgefihrte Versuch
liefert jedoch auf Grund der beschridnkten Mittel nur eine grobe

Temperaturabschbtzung, sowie eine relative Masseneinordnung.

3.5 Dag Wasserxrgtoffspekbtrum

Wie schon mehrmals erwahnt, spielt der Wasserstoff in der Stern-
spektroskopie in doppelter Hingicht eine Sonderrolle. Einerseits
ist er das hdufigste Element im Uhiversum und dominiert damit
auch die stellaren Spektren. Andererseits fihrt sein einfacher
atomarer Aufbau zu einer guten Berechenbarkeit des spektralen
Verhaltens.

Betrachtet man die Energieniveaus des Wasserstoffatoms,

so ergibt sich deren Lage gemal? des Bohxrschen Atommcdells zu:
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E, = -Ry - h - ¢ / n? (G1. 3-5)
Dabel bezeichnet n die Hauptquantenzahl des Elektrons und Ry die
Rydberg-Konstante (Ry=1,0968-107m"1) .

Durch Umformung erhdlt man mit Gleichung 3-3 die all-
gemeine Serienformel fir den {lbergang vom festen Niveau E, nach
E,. Fir das absorbierte Photon gilt:

1/ XN=Ry - (1/n?2 - 1/m? ) (Gl1. 3-6)

Da nur die Balmerserie {(n=2) im sichtbaren Bereich liegt,

gilt fir deren Linien:

1/ AN=Ryg- (1/4 - 1/m?% ) {(Gi1. 3-7)
Eine Auflistung der Wellenldngen dieser Serie findet sich in
Anhang 3.

Dex Wasserstoff macht sich aber auch durch Kontinuumsab-
sorption im Rahmen des Fhotoeffektes bemerkbax. Wenn Elektronen
direkt von der 2.Hauptschale in den ungebundenen Zustand {iberge-
fﬁhft werden, so nehmen sie Energien auf, die etwas grdBer sind,
als die Bindungsenergie fir n=2. Deshalb kommt es bei der
Seriengrenze der Balmerserie zum scogenannten Balmersprung, wie
er in der Kurve auf Seite 14 zu erkennen ist. Dieser liegt mit-
A=364,7nm zwar nicht im visuellen Bereich, wird aber von
Schwarzweifffilmen noch erfafit.

Eine weitere Besonderheit des Wasserstoffatoms ist, daf
sich seine Reaktion auf Temperatur und Elektronendruck sehr gut
berechnen laft. Wie in Kapitel 3.3 dargelegt wurde, mufZ fir die
Entstehﬁng einer Linie das Ausgangsenergieniveau ausreichend
stark besetzt sein; im Falle der Balmerserie ist das die Stufe
n=2. Die thermische Anregung ist durch die Boltzmann-Formel ge-

geben:
Dabei bezeichnen N, und Np die Anzahlen der Atome im angeregten

bzw., im Grundzustand; g5/gg ist ein konstanter statistischer

Faktor; x bezeichnet die Anregqungsenergie gegeniiber dem Grundzu-
stand und k ist die Boltzmannkonstante. Wenn die Temperatur
zunimmt, so wird der Exponent betragsmiffiig kleiner; die rechte
Seite der Gleichung wird damit inégesamt grofder. Je hdher also
die Temperatur wird, desto mehr Atome sind im geeigneten
Zustand.

Dem wird jedoch durch die steigende Ionisation entgegen-
gewirkt. Diese lafit sich durch die Saha-Gleichung berechnen:

-20-




N(H*) /N(H) * pg = (6,65:10"2Pa) : 0,5 - (T/K}2:,5 . o X/kT

{ vereinfacht fur Wagserstoff; Gl. 3-9 )
x bezeichnet in diesem Falle die Ionisationsenergie des Wasser-
stoffes (x=13,6eV) ; p, laBt sich aus Tabelle 3-1 ablesen.

Damit ergibt sich in Abhdngigkeit vom Spektraltyp
folgende Tabelle:

Typ Temperotur P, NiH T /N{H)
in K in Pa
BO 28000 83.2 1.87x 10°F
AD 9900 31,6 1,22
FO 7400 7.76 1,10x 102
(Tab. 3-3)

Die Ionisation nimmt mit steigender Temperatur so stark
zu, daf das Maximum der Balmerserie bereits beim Spektraltyp A
(T=10000K) eintritt, obwohl erst ein Bruchteil der Atome im
passenden Anregungszustand ist., Durch verfeinerte Rechnungen
dieser Art 146t sich folgendes hbsorptionsgschema auch fir andere

Elemente aufstellen:

0 T Ty T
tog Myg/ZN, ]
' : Co li

. t
50 30 20 15 w9 8 T 8 5 =107 K

N,. g bezeichnet dabei die Anzahl der Atome im passenden Anre-

gungs- und Ionisationszustand, LN, die Summe aller Atome eines

Elementes.

4. Versuchgaugwertun

4.1 Die Photometerkurve

Nach der Aufnahme der Spektren und der Theorie der Analyse,
konnte nun mit der praktischen Augwertung begonnen wexden. Zu
diesem Zweck wurden die Bildnegative des Schwarzweififilms zu-

nachst in Intengitiatskurven umgewandelt:
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Mit einem Diaprojektor wird das Negativ auf eine Ebene E
abgebildet. In dieser Ebene bewegt.sich eine schmale Photozelle,
die auf dem in x-Richtung fortschreitenden Arm eines y-t-Schrei-

bers angebracht ist. Die hufzeichnung des Graphen erfolgt mit

Hilfe desselben Schreibers: : E i
| Y- E-SCHREIBER
l f
PiA TAO-
JEKTOR

GEWINVUNG  DER PHITOMETERKURVE : PHOTOZELLE

Um mdéglichst exakte Kurven zu erhalten, wurde die Photo-
zelle zusatzlich mit Klebeband teilweise abgedeckt. Wahrend das
Spektrum in der Ebene eine Lange von etwa 30cm hatte, war die
Sensorfliche so nur ca. 0.5mm breit. Aulerdem wurde darauf ge-
achtet, daR die Langsseite der Zelle exakt parallel zu den pro-
jizierten Absorptionslinien ausgerichtet war. Damit der Schreij-
ber die gcharfen Linien auch wirklich aufzeichnete, mufite die
Geschwindigkeit bis auf 10%/an gedrosselt wexrden. )

Auf diese Weise lieff sich hauptsdchlich die unterschied-
liche spektrale Energieverteilung nachweisen. Leidex wurde diese
durch eine "Griinliicke" des Filmmaterials stark verfdlscht. Von
den Fraunhoferschen Linien machten sich auBerdem nur die stark-
sten bemerkbar (z.B. die Wasserstofflinien), weil die FilmkOr-
nung zu sehr durchschlug. Dadurch gingen schwache Linien im

"Rauschen" unter. (Ergebnigse siehe Anhang 1)

4.2 Die graphische Auswertung

Da das Spektrum auf dem Originalnegativ nur etwa 15mm lang ist,
mu es auf ein Blatt Papier projiziert werden. Auf diesem kann
man dann die Linien markieren und ausmessen.

Wichtig ist fir die Auswertung, dal man noch von einer
linearen Abbildung im Sinne von Kapitel 2.2 ausgehen kann. Die
1. Gitterordnung erstreckt sich fir den Empfindlichkeitsbereich
des verwendeten Films Ilford HP5 Plus {350nm-630nm) nach Gl.2-3
zwischen 4,2° und 7,5°. Damit ist~die Niherung fir Gl.2-5 im
Rahmen der Mefgenauigkeit zuldssig; es gilt also auch hier:

AN~ X
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Da die 0. Ordnung nicht mehr als Bezugspunkt auf die Bilder paf3-
te, gilt zumindest:
AN ~ Ax; AN = ¢ - Ax
. Zur Ermittlung der Konstanten ¢ war es ndtig, Absorptionslinien

mit bekamnter Wellenldnge im Spektrum zu identifizieren. Am
besten waren dazu die Wasserstofflinien Hg und H, geeignet; die

H, lag schlieBlich auferhalb des erfafiten Bereiches. Machte sich

also das Wasserstoffspektrum bemerkbar, so betrugen die beiden
langsten Wellenldngen 486nm und 434nm. Fur die Entfernung der
beiden Linien Ax auf dem Papier galt damit:

c = (486nm-434nm) / Ax
Mifit man nun den Abstand x zwischen einer unbekannten Linie und
der Hﬁ—Linie, g0 gilt:

A =X C + 486nm
Liegt die Linie in Richtung kurzerer Wellenldngen, so erhilt x
ein negatives Vorzeichen.

Da ¢ mit Hilfe eines geeigneten Sternes geeicht werden
kann und bei gleichbleibenden Projektionsmethoden flir alle Auf-
nahmen denselben Wert hat, 146t sich dieses Verfahren auch auf
Spektren mit nur einer bekannten Linie Ubertragen. Weil aber in
allen Sternspektren entweder die Wasserstoff- oder die zwei
starken CaII-Linien auftreten (siehe Anhang 2), ist die Identi-
fikation nur einer Linie relativ einfach.

Von diesen Bezugspunkten aus wurden dann die idbrigen
Wellenldngen ermittelt. Die Linien wurden dabei als erkannt an-
gesehen, wenn

a) die gemessene Wellenl&nge um nicht mehr als einen Na-

nometer von der theoretischen abwich (empirisch er-
mittelte Mefigenauigkeit),

b) die Linie vom Filmrauschen eindeutig getrennt werden

konnte und

c) die erforderlichen &ufleren Einwirkungen {Temperatur,

Elektronendruck) mit den gefundenen Hauptlinien
vereinbar waren.
Alie unsicheren Linien wurden mit ? versehen, um auf einen mog-
lichen Fehler in Bezug auf a) oder b) hinzuweisen. Nicht aufge-
léste Linienkomplexe wie die Fraunhofersche G-Linie wiegen dabei

naturgemafs grofiere Ortsunsicherheiten auf.
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Dasselbe Augswertungsverfahren wurde auferdem auf die
Photometerkurven angewendet. Damit ergaben sich folgende

Resultate:

4.3 Die Ergebnigse

Untersucht wurden Sternspektren der Typen A bis M. Dabei war es
Ziel, die Harvard-Klasgifikation am eigenen Bildmaterial nachzu-
vollziehen. Cbwchl die Aufldsung des verwendeten Spektrographen
nicht sehr hoch war, konnten die Elemente Wasserstoff, Natrium,
Calcium, Eisen und Magnesiwum einwandfrei nachgewiesen werden.
Daneben zeigten sich (mit géfiter Wahrscheinlichkeit) auch Titan,
Titanoxid, Strontium und Silicium. Obwohl der Spektraltyp be-
reits vor der Aufnahme bekamnnt war, um nicht wahllog Dutzende
von Sternen fotografieren zu miissen, liefs sich die Einteilung
nachtraglich gut erklaren. Dabel exrgabenen sich ein paar
Besonderheiten:

Im Gegensatz zum abgebildeten Schema (Anhang 2} ist die
G-Linie beim Spektraltyp M nicht mehr besonders stark, dagegen.
dominiert die CaI-Linie bei 422, 7nm. ’

Die ausgesprochen starke Linie bei 527mnm fehlte in allen
verwendeten Tabellen. Sie lie sich jedoch unabhdngig voneinan-
der in 3 Spektren der Typen F und G nachweisen. Erst sgpdter
konnte gie mit Hilfe eines beschrifteten Somnenspektrums als
Eisenlinjie identifiziert werden.

Alg weiteres Ziel wurde angestrebit, die Grundlagen der
Yerkeg-Klagsifikation zu erfassen. Dies war aber nur bei den Ty-
pen A und F ansatzweise mdglich.

Im weiteren Verlauf sind die finf untersuchten Spektral-
typen mit Zuordnung der chemischen Elemente aufgefiihrt (Wellen-
langen siehe Anhang 3). Einige nicht identifizierbare Linien
wurden nur mit Wellenlangen in Nanometern beschriftet. Zum Teil
ergaben sich schwach sichtbare emissicnsliniendhnliche Gebilde,
die aber nicht ndher bestimmt werden konnten. Die Strahlungs-
maxima wurden theoretisch nach dem Wienschen Verschiebungsgesetz
ermittelt. Alle Spektren wurden als Negative abgebildet, um den

Kontrast zu verbessern:
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Typ A
Oberflichentemperatur: 9900K - 7400K
Dominante Linien: Wasserstoff-Balmerserie
Strahlungsmaximum: 290nm - 390nm

Der Standardstern fur diesen Spektraltyp ist Wega (AOV).
Es wurden neun vollsténdig aufgeldste Wasserstofflinien gefun-
den. Am linken Rand befindet sich der Balmersprung; er hebt sich

deutlich vom librigen Empfindlichkeitsriickgang ab:

He W H
Hoy H. 3 l-no,sn (13?4
3758 )rxv/ |'

b
SPRUNG Hﬂ\u, \u

T

S Wi
13te 3 33H0 04D

Die nichsten Bilder zeigen Spektren von Wega und Deneb,
Beide Aufnahmen wurden direkt nacheinander aufgenommen, um einen
echten Vergleich zu erméglichen. Die starken Unterschiede zwi-
schen den Spektren gehen auf den enormen Grofenunterschied zu-
rick. Wahrend Wega ein Hauptreihenstern ist, handelt es sich bei
Deneb um einen Ia-Uberriesen. Die Ionisation wird deshalb in der
Denebatmosphire beginstigt, was sich an einer schwachen SiII-

Linie erxkennen laBt. Aullerdem ist die Druckverbreiterung dex

Wasgerstofflinien bel Wega wesentlich stirker:




Eine mit dem y-t-Schreiber aufgencmmene Kurve zeigt, daf
das Strahlungsmaximum von Wega stark im blauen Bereich liegt.
Leider ist der Graph vom Empfindlichkeitsprofil des Films tber-
lagert (siehe Anhang 1).

Der Stern Atair ist ein Beispiel flir einen ktithleren A-

Stern {(A7V). Langsam macht sich eine CaII-Linie bemerkbar:

Typ F
Cberflachentemperatur: 7400K - 6030K
Dominante Linien: Wasserstoff und Cat
Strahlungsmaximum: 390nm - 480nm

Als erstes Beispiel wurde § Cassiopeiae (F2IV) ausge-

wadhlt: Wasserstoff- und Calcium-Linien sind etwa gleich stark.

Das G-Band zeigt sich schwach:

CPREEL I Ha
H,, H, QeI uye, 8 LE

I:]. l |
H! (A Hs Hy
3NN Lio 4 %iY,0

i
H‘H
Als zweites Beispiel wurde der Riesenstern « Perseil
{F5Ib) ausgewertet. Die Wasserstofflinien sind auch hier, wie
bei Deneb, durch mangelnde Druckverbreiterung sehr schmal.

Aufferdem zeigt sich eine Anzahl t?pischer Riesensternlinien,

darunter z.B. Strontium.
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Typ G

Oberflédchentemperatur: 6030K - 4900K

Dominante Linien: Cat und Molekiilbanden im UV-Bereich
Strahlungsmaximum: 480nm - 590nm

Capella {(GSIII) wurde hier verwendet. Das Spektrum dhnelt
stark dem Sonnenspektrum (Sonne: G2V). Neben den Ca'*-Linien zei-

gen sich eine Anzahl anderer Metalle, wie Na und Mg. Die Wasgser-
stofflinien werden aulierst schwach; die HB—Linie erscheint deut-

lich starker als die H, und konnte deshalb von einer anderen Li -

nie uberlagert sein., Im UV-Bereich erscheinen starke Molekil-

banden:
GE Hal
2 7Y G Ho i 589,¢
e B Wi, 234 533,0

ek A My T
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Eine Kurve mit dem y-t-Schreiber zeigt, daft sich das
Strahlungsmaximum stark in den griingelben Bereich wverschoben
hat. Da hier aber die "Grunlicke" des Films liegt, aulBert sich
das nur durch eine gleichstarke Belichtung im roten und blauen

Bereich (siehe Anhang 1) .

Typ K

Oberflachentemperatur: 4900K - 3480K
Dominante Linien: Ca* und G-Komplex
Strahlungsmaximum: 550nm - 830nm
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Die Wasserstofflinien sind aus dem Spektrum verschwunden. Statt-
dessen zeigen sich immer mehr Linien metallischen und molekula-
ren Ursprungs. Eine genaue Identifikation der Elemente ist wegen
der geringen Aufldsung kaum mehr mdglich. Als Beispiel wurde o
Arietis (K2III) ausgewdhlt.

Moy T

CA43 . Nal

G 5123 53,4

410,83 546, ¥ 53,0
) L.

TYD M

Oberfléchentemperatur: 3480K - 2400K
Dominante Linien: Cat, Ca und G-Komplex
Strahlungsmaximum: 830nm - 1210nm

Neben dem ionigierten Calcium tritt nun auch neutrales
Calcium auf. Die einzelnen Linien sind kaum mehr aufgeldst; imﬁ
optischen Bereich zeigen sich einige Meclekiilbanden, darunter
auch Titanoxid. Das Strahlungsmaximum hat sich eindeutig in den
roten Bereich verschoben. Das abgebildete Spektrum stammt von

Andromedae (MOIII):
.1 M.}IZY{?’*}Y'I?J;YN,? NaT

L.l:.,? TiO: ;5‘“'.'4 ff;.‘u
|

| {
C T G Ti01
J9¢,9 430 F 4S5y
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5. Nutzen der Spektralanalyse

NatGrlich waren die Ergebnisse dieser Facharbeit nicht genau
genug, um heutzutage damit ernsthafte Forschungsarbeit betreiben
zu kénnen. Letztlich sollte nur demonstriert werden, auf welche
Weise die moderne Astrophysik Datenauswertung durchfithrt. Die

Spektroskopie kann dabei Aufschlisse lOber physikalische Zustande
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im Universum geﬁauso liefern, wie BestiAtigungen fiur kosmologi -
sche Modelle. So diente z.B. die von Edwin Hubble gefundene Rot-
vérschiebung in Galaxienspektren zur Festigung der Urknallthec-
rie. Die Spektroskopie wurde auflerdem in letzter Zeit technisch
enorm verbessert: Computer sind inzwischen in der Lage, kompli-
zierte Modelle fiir Sternatmosphiren aufzustellen. Hochaufldsende
Spektroskopie mit Hilfe von Blaze-Gittern wird durch.Weltraumte—
leskope: zum Sprungbrett fir neue Entdeckungen. Auf diese Weise
wird die Spektralanalyse zu einer der wichtigsten naturwissen-
schaftlichen Arbeitsmethoden unserer Zeit.

Mein abschlieffender Dank gilt der Sternwarte Neumarkt
i.d.0pf. die mir freundlicherweise jihr Blaze-Gitter zur Ver-

figung stellte.
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Anhang 1

Im diesem Anhang sind die Phqtometerkurven von o Lyrae / Wega
(AOV) und o Aurigae / Capella {(GOIII)} dargestellt. Auf weitere
Kurven muite leider aug Platzgrinden verzichtet werden. Die
ﬁellenlangenskala verladuft auf Grund technischer Ursachen von

rechts nach liinks:
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Anhang 2
Die folgenden zwei Tabellen sollen die Harvard-Klassifikation

verdeutlichen:

Oberblick iiber die wichtigsten Spektraltypen der Harvard-Spekiralsequenz

Spekual-l oo ndard-Stern

Beschreibung

typ

Q5 t Pup Absorptionslinien (gelegentlich auch Emissionstinien) melufach
ionisicrtcr Alome, besonders des einfach ionisierien Heliums
(He'). Balmer-Linien des Wasserstolfs schwach. Gesamtzahl
der Fraunholerlinien relativ gering. )

BO T Sco Linien des neutralen Heliums stark, lieh verschwindend. Bal-
merserie des Wasserstofls miflig stark.

A0 a Lyr (Wega) Balmerserie des Wasserstoffs in maximaler Stirke. Linien Yon
Fe' und Ca* weten auf; Intensititen durch die Spektralkiasse A
hindurch ansteigend. )

FO + Vir Balmerserie immer noch dominietend, aber mit abnehmender

. Intensitit. Linien H und K des Ca" 2unehunend. Linicn neutra-
ler Metalle, besonders von Fe. Starke Verinderung des Gesami-
anblicks gegeniiber den Spektren der Klasse O, B, A durch Zu-
nahme der Linienzahl.

GO a Aur (Kapella) Linien des Ca* stark. Balmerserie miBig stark und weiter ab-

- nehmend. Viele Linien neutraler Mctaile, Aultreten von Linien
. . der Molekiile CN und CH. {Dem Sonnenspekirum ihnlich).

KO a Boo (Agkiur) Ca'in maximaler Stirke.‘_Stukc Linien von neutralen Metal-
len und Molekiilen. Durch die Spektralklasse ¥ hindurch
nimmt der Strukturreichtum rasch zu. .

MO # And Bandenspekteum des TiO vorherrschend. Starke Linien neutra-
ler Metalle, besonders von Ca. Balmerlinien sehs schwach,

Ho My Hoel Hell Hy He

09
| BO
| .
l l _ AO
A A A |
] i
Bl D A
GO
] I
J Ko
1
Schematische
ﬂi ' m . M0 Darstetlung der Spektral-
sequenz.
KH g 1i0 e . ,
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Anhang 3

Die vorliegende Spektrallinienliste ist eine Kombination aus
vier verschiedenen Tabellen (Quellen: "Spektrographie in der
Schule" {ohne Seite); "Astronomie IV" {S.68); "Physik der Sterne
und der Sonne" ($.40,60,61}); "Astronomical Methods and Calcu-
lations"(S5.112,113,280}). Bei allen Linien sind die charak-
teristischen Spektraltypen, sowie - falls vorhanden - Fraun-
hofersche Bezeichnungen aufgefidhrt. Alle Wellenliangen sind in

Nanometern angegeben:

Wassergtoff H (O bis @)

Hg - 486,1 H, - 397,0 Hyg - 379,8
H, - 434,0 Hg - 388,9 H;; - 377,0
Hy - 410,1 Hg - 383,65 Balmergrenze - 364,6

Helium He

He I (C,B) 402, 6 447,2

He II (0O) B 392,4 420,0 454, 2 468, 6
Calcium Ca

Ca I (M) : g - 422,7

Ca II (A bis M): K - 393,14 H - 396,09
Titanoxid TiQ (M)

TiO : 455, 4 476, 2 484,7 500, 3 516,7 544,8
G-Komplex (F bis M)

G, (FeI + TiII + CaIx) - ca. 430,8
Natrium Na (G bis M) .

Na I : D, - 589,6 D, - 589,0

Magnesium Mg (G bis K)
Mg I : b; - 518,4 by, - 517,3 by - 516,7

Silicium Si

85i IX (B,AI,FI) : 412,8
Eisen Fe
Fe II (A bis F) 417,2 417,9 423,23
Fe ?? {(F bis K) : ~ 527 {aug Sonnenspektrum)

Strontium Sr
Sr IT (FI) : 407,8
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Anhang 4
Alle Abbildungen, Zitate, Grundlagen, usw. sind den folgenden

Biliichern bzw. Artikeln entnommen:

Il) H. Scheffler, H. Elsdsser: "Physik der Sonne und der Stexrne";
Mannheim/Wien/Zirich 19902; BI-Wissenschaftsverlag

2) Paul Heinrich Heckmann, Elmar Trabert: "Einfihrung in die
Spektroskopie der AtomhGlle"; Braunschweig/Wiesbaden ohne
Jahr; Vieweg-Verlag

3) Otto Zimmermann: "Sternspektrographie in der Schule”, Sonder-
druck aus der Zeitschrift "Sterne und Weltraum" Heft 11,
1989; ohne Ort

4) Eugene Hecht: "Optik"; Bonn,Minchen, diverse andere Orte 1989;
Addison-Wesley-Verlagsgruppe

5) Bergmann, Schaefer: "Lehrbuch der Experimentalphysik, Band 3,
Optik" 5.405-420; Berlin/New York 19878; walter-de-
Gruyter-Verlag

6) F. Gondolatsch, G. Groschopf, O. Zimmermann: YAstronomie II";
Stuttgart 1979, Ernst-Klett-Verlag .

7) P. Fuchs, K.-P. Haupt, H.-H. Loose: "Astronomie IV"; Stutt-
gart 1981, Ernst-Klett-Verlag

8) A. Unsdld: "Der neue Kosmos"; Berlin/Heidelberg/New York
19742; Springer-Verlag

9) H. Haken, H.C. Wolf: "Atom- und Quantenphysik"; Berlin/Hei-
delberg/New York/London/Paris/Tckyo/Hong Kong 1990%;
Springer-verlag

10} Richard M. Goody, James C.G. Walker: "Atmosphéren" S.20-25;
Stuttgart 1985; Ferdinand Encke Verlag

11} N.Sommexr: "Anleitung Blaze-Gitter-Spektroskop/Spektrograph";
Minchen ohne Jahr; Baader Planetarium KG

12) Heinz Haferkorn: "BI-Lexikon Optik"; Leipzig 1988; VEB Bib-
liographisches Institut Leipzig

13) Roger J. Taylor: "Galaxien - Aufbau und Entwicklung" §.212-
214; Braunschweig 1986; Vieweg & Schn Verlagsgesellschaft

14) Erich Karoschka: "Atlas fir Himmelsbecbachter"; Stuttgart
1988; Kosmos/Franck'sche Verlagshandlung

15) A. Acker, C. Jaschek: "Astronomical Methods and Calcula-
tions"; Chichester/New York/Brisbane/Toronto/Singapore

1986; John Wiley & Sons
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16) Ilford-Firmenprospekt: "HPS plus"; Ilford Photo GmbH,
Dreieich
17) A. Hammer, K. Hammer: "Physikalische Formeln und Tabellen";

Minchen 19885; J. Lindauer Verlag
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