Fachgruppe Spektroskopie im VdS

Einfihrung
in die
Spektroskopie
fur
Amateure

Erstausgabe 2000



| nhaltsver zeichnis

1 Einleitung

2 Die Fachgruppe Spektroskopie

3 Geschichte der Spektroskopie

4 Zur Physik optischer Spektren

4.1
4.2
4.3
4.4
4.5

Einleitung . . . . . . . . .
Thermische Strahler: Kontinuierliche Spektren . . . . . ... .. ..
Strahlung freier Atome, lonenund Molekdle . . . . . ... ... ...
EmissionvonPlasmen . . . . ... .. ... ... ... ...
Schlussbemerkung . . . . . ... ...

5 Objekte

51

5.2

53
54
55
5.6
5.7

SoNNe . ... e
5.1.1 SpektroskopiederSonne . . . . . . . ... ... ...
5.1.2 Spektroskopie an der Volkssternwarte Radebeul . . . . . . . .
Verdnderliche Sterne . . . . . . ... L o
521 Cepheiden . ... .. ... ... ...
522 Mira-Sterne . . . . . .. e
5.2.3 Emissionsliniensterne . . . . .. ...
Kohlenstoffsterne . . . . . . ... .. ... .. ... . ... .. ...
Helle rote Uberriesen . . . . . . . . . . ... . ... ... . .....
Sterne unterschiedlicher Rotationsgeschwindigkeiten . . . . . . . ..
Planetarische Nebel . . . . . . . ... .. ... ... ... ......
NOVae . . . . . .

6 Selbstbau von Spektrographen

6.1
6.2

6.3

Einfuhrung . . . . . . . .
DieCCD-Kamera . . . . . . . . v v e
6.2.1 AufbaueinesCCD-Chips . . ... ... ... ... .....
6.2.2 Funktionsweise einer CCD-Kamera . . . . . .. ... ....
6.2.3 Entstehung eines CCD-Bildes . . . . ... ... .. .....
6.2.4 Eigenschaften einer CCD-Kamera . . .. ... ... ....
6.2.5 Grenzender CCD-Kamera . . . . . .. ... ... ......
Beispiele von Amateurspektrographen . . . . . . ... ... ... L.
6.3.1 Zwei Prismenspektrographen. . . . . .. ... ... ... ..



INHALTSVERZEICHNIS ii

6.3.2 Ein fasergekoppelter Gitterspektrograph . . . . . .. ... .. 56

7 Auswertung der Spektren 61
7.1 Qualitative Spektralanalyse . . . . . . ... ... .. .. .. ..., 62
7.2 Quantitative Spektralanalyse . . . . ... .. ... ... . ... 62
721 MK32. . . 63

722 MIDAS . . . 65



Abbildungsver zeichnis

4.1
4.2
4.3

5.1

5.2

53

5.4

55

5.6

5.7

5.8

5.9

5.10
511
5.12
5.13
5.14
5.15
5.16
5.17
5.18
5.19
5.20
521
5.22
5.23
5.24
5.25
5.26
5.27
5.28
5.29
5.30

6.1
6.2

Schwarzkorperspektrum . . . . . ... 10
Energiestufen im Atom . . . . . .. ... .. oL 13
Blick durch eine Plasmawolke . . . ... ... ... ......... 16
SpektrumderSonne. . . . . . . ... 19
RohspektrumderSonne . . . . .. ... ... ... ... .. 20
Spektrum der Sonne nach Kalibration . . . . ... ... ....... 21
Berechnetes Spektrum eines G-Sterns . . . . . . ... ... ... .. 23
Berechnetes Sternspektrum mit und ohne Calzium . . . . . . ... .. 23
Berechnetes Sternspektrum mitund ohne Eisen . . . . . . . ... .. 24
Berechnetes Sternspektrum mit und ohne Strontium . . . . . . .. .. 24
Linienzugeordnetes Sonnenspektrum . . . . . . .. ... L. 25
Der Radebeuler Spektrograph. . . . . .. . ... ... .. . ... 26
Der Strahlengang . . . . . . . . . . ... 27
Ausschnitt aus dem Sonnenspektrum . . . . . . ... 28
Atmosphdrische O,-Absorption . . . . ... ... ... ... .... 29
Na-D im Sonnenspektrum . . . . . . ... ... ... ... 29
Spektrum der Chromosphére . . . . . .. .. ... ... ... .... 30
Spektrum mit Sonnenfleck . . . . ... ... L 30
Die Anderson-Prismen . . . . . ... ... 31
Die Sonne imWeiBlicht . . . . . ... ... . ... .......... 32
Die Sonneim H,-Licht . . . . . ... ... ... ... .. .. ..., 32
Spektren verschiedener Phasenvon 6 Cephei . . . . .. .. ... .. 33
Spektrumvono Ceti . . .. ... ... .. . ... . 35
Relatives Intensitatsverhalten der TiO-Banden . . . . . . . . ... .. 36
Maximalintensitaten der H, und Hs-Emissionen . . . . . ... .. .. 36
LichtkurvevonoCeti . . . . . . .. ... ... ... ... ...... 37
Spektrumvon P Cygni . . . . .. ... . 37
Spektrumvon Y CVn . . . . . .. 38
SpektrumvonaBootis . . . .. ... 38
Entstehung typischer Spektrallinien in Nebeln . . . . . ... ... .. 42
Spaltlose Spektralaufnahmen Planetarischer Nebel . . . . . . . . .. 44
Rohscanvon M 57 . . . . .. ... oo 45
Rohscanvon NGC 6543 . . . . ... ... .. ... ... ...... 45
Strahlengang durchdasPrisma . . . . . ... ... .. ........ 48

Schematischer Aufbau eines Pixels . . . . . . . .. ... ... . ... 50



ABBILDUNGSVERZEICHNIS iv

6.3
6.4
6.5
6.6
6.7
6.8
6.9
6.10
6.11
6.12
6.13

7.1
7.2
7.3

Erzeugung eines Elektron-Loch-Paares durch ein Photon . . . . . . . 50
Weg der Bilddaten bis zum Computer . . . . ... ... ....... 51
Quantenausbeute verschiedener Detektoren . . . . . ... ... ... 52
Spektrale Empfindlichkeit des KAF-0400 . . ... ... ....... 52
Objektiv-Prismenkamera . . . . . . . .. ... ... .. ... ... 56
Schema der Objektiv-Prismenkamera . . . . .. ... ... ..... 57
Spektrographenansatz mitPrisma. . . . . .. ... ... ... .... 58
Spektrumvon R Leonis . . . . . . .. .. ... .. ... 59
Schema eines Gitterspektrographen . . . . . ... ... ... .... 59
SpektrumvondSco. . . . . . .. 59
Die Rotation der Scheibeum é-Sco. . . . . .. ... ... ... ... 60
Rohscan und normiertes Spektrum . . . . . ... .. ... ... 64
Rohspektrum . . . . . . . ... 65

kalibriertes Spektrum . . . . . . . ... ... L L 66



Kapitel 1

Einleitung

Ernst Pollmann

Schon bei der Formulierung des ersten Gedankens an eine Einfuhrungsschrift als Ge-
meinschaftsprojekt der Fachgruppe SPEKTROSKOPIE, wurden z.T. erhebliche Auf-
fassungsunterschiede im Bezug auf die Zielsetzung innerhalb der FG deutlich.

Alles Uberflissig - meinen die Einen, die der Ansicht sind, dass zum Thema Spek-
troskopie alles bereits geschrieben und beschrieben ist. Man misse eben nur den Wil-
len haben, und in der einschldgigen Literatur (mit Verweis auf die Literaturliste der
FG) geduldig studieren, dann lieRe sich nahezu alles Wissenswerte erfahren, was heu-
te den Kenntnisstand dieses Wissenschaftszweiges ausmacht.

Aber genau das ist ja das Problem, sagen die Anderen, die meinen, dass dem Be-
ginner und Sympathisanten der Spektroskopie dieser Stolperstein nicht unbedingt und
von vornherein in den Weg gelegt werden sollte. Das Thema sei an sich schon aus-
reichend schwergewichtig, so dass unbedingt ein Leitfaden geschaffen werden misse,
der einen bequemeren Einstieg ermdglicht.

Es gehort zum Ritual im Vorfeld derartiger Vorhaben, Positionen leidenschaftlich
zu vertreten um am Ende - wie im vorliegenden Fall, nach BeschluRfassung fir die
Projektrealisierung - mehr oder weniger kompromifbereit konstruktiv an der Umset-
zung mitzuwirken. Diese kommunikativen Elemente bei Gemeinschaftsvorhaben sind
normal, absolut nichts ungewohnliches und gehoren eben einfach dazu. Insofern hat
sich die FG SPEKTROSKOPIE nach einigem hin und her doch als funktionsfahig
erwiesen und zur Aufgabe gestellt, eine Einsteigerbroschiire fiir das Fachgebiet der
Stern- und Solarspektroskopie zu verfassen.

Eine Einleitung sollte nicht mehr sein als eine Einleitung. Deshalb waére es hier
unangebracht, auf Einzelheiten dieses FG-Projektes einzugehen. Nur so viel sei ab-
schlieBend noch gesagt: Die Beitrage der einzelnen Autoren sind ausschlieflich nach
Gesichtspunkten der Allgemeinverstédndlichkeit zusammengestellt worden und sollten
als Hilfestellung bei der ersten Orientierung des Anfangers verstanden werden. Es war
niemals Absicht, mit der Literatur aus Lehre und Forschung in irgendeiner Weise in
Konkurrenz zu treten.

Bleibt nur zu hoffen, dass dieser bescheidene Ansatz im Kreise der Amateure trotz-
dem Anerkennung findet.



Kapitel 2

Die Fachgruppe Spektroskopie

Ernst Pollmann

Spektroskopie - das ist auch heute noch ein Begriff, dem die berwiegende Mehr-
heit, zumindest die der bundesdeutschen Amateurastronomen, keine besonderen Sym-
pathien entgegenbringen will. Das mag verstehen wer will. Ich habe auch heute noch
meine Schwierigkeiten, diese ablehnende Geisteshaltung nachzuvollziehen.

Nichts gegen unbeschwerte astronomische Freizeitgestaltung oder der Beschéfti-
gung mit ausschlielich schongeistigen Dingen, die meist verknupft sind mit ausge-
sprochen &sthetischen Aspekten. So wie es uns beispielsweise in vielen traumhaften
Deep-Sky-Fotos aus dem Bereich der Astrofotografie gelegentlich vor Augen geflhrt
wird.

Doch "mal ehrlich: was oder wo ware die heutige astronomische Forschung, hatte
es seinerzeit nicht die Herren Bunsen, Kirchhoff oder Josef von Fraunhofer gegeben.
Sicher, dann hétte es andere Pioniere der Spektralanalyse gegeben, mag der eine oder
andere sagen.

Eine derartige Retrospektive mutet zuweilen ein wenig abstrakt an. Tatsache je-
denfalls ist, dass diese physikalische Analytik einen Weg, manchmal gar die einzige
Maglichkeit uberhaupt darstellt, (iber den Materiezustand ferner Welten, Sterne, Pla-
neten, Meteoriten u.s.w. Informationen zu erhalten. Die Fachastronomie beweist dies
in vielen Beispielen aktueller und zukunftsorientierter Forschungsunternehmungen.

Doch der Amateur wendet sich ab. Spektroskopie - nein danke. Wie oben schon ge-
schrieben: das verstehe wer will. Kaum ein anderer Veranstalter astronomischer Ama-
teurtagungen wie Peter Riepe in Bochum, tragt der stiefmutterlichen Geisteshaltung,
die der Spektroskopie heute in Amateurkreisen entgegengebracht wird, so sehr Rech-
nung. Seit Jahren schon ist es sehr zur Freude der FG SPEKTROSKOPIE sein beson-
deres Anliegen, die Bochumer Herbsttagung mit mindestens einem Amateurreferat zu
diesem Thema auszustatten. Gleichwohl treten immer wieder Stimmen auf den Plan,
die da lauten: muR das sein?

In abendlicher gemdtlicher und geselliger Runde nach der BoHeTa 1992, unter-
breitete ich dem damaligen Vorstand der VVdS das Angebot zur Griindung der Fach-
gruppe SPEKTROSKOPIE. Niemals hatte ich auch nur im Traum daran gedacht, dass
diese Offerte mit soviel Resonanz und Wohlwollen seitens des VVdS-Vorstandes aufge-
nommen wirde. Der erste Schritt war getan. Nun mufite mehr geschehen als nur den
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Grindungsakt zu vollziehen. Zugegebenermal3en fehlte mir nattirlich anfangs jegliche
Erfahrung, hinsichtlich dessen, was denn so die eigentliche Substanz eines Fachgrup-
penwesens ausmacht.

Erfreulicherweise erweiterte sich der Fachgruppenkreis nach Bekanntgabe der Griin-
dung doch schnell. Mehr und mehr fanden sich interessierte Amateurspektroskopiker
zur Mithilfe bzw. zur Mitarbeit bereit. Beim ersten Grindungstreffen 1993, wieder in
Bochum, wurden bereits einige grundsétzliche Weichen der zukinftigen Zielsetzung
gestellt: Die Zusammenarbeit mit anderen Fachgruppen der VVdS - heute ein wesentli-
ches Anliegen des VdS-Vorstandes.

Bereits 1994, veranstaltete die FG SONNE gemeinsam mit der FG SPEKTO-
KOPIE eine erste Gemeinschaftstagung in Heilbronn. Im Zuge weiter wachsenden
Selbstvertrauens in die Eigenstandigkeit, wurde der FG-Kreis groer und aktiver. Der
Wunsch nach einem eigenen Mitteilungsblatt trat in den Vordergrund. Was war zu tun?

Wohlwissend um die Bedeutung eines solch internen wichtigen Kommunikations-
elementes, war doch eher Skepsis als Uberzeugung dominant. Nach anfanglichem
Zdgern entschlossen wir uns dann doch dazu, ein Mitteilungsblatt herauszugeben.
Ausschlielflich dem Zweck dienend, die gerade in Gang gekommene Kommunika-
tion zwischen den einzelnen Fachgruppenmitgliedern zu unterstitzen bzw. zu for-
dern. Inzwischen ist unser Mitteilungsblatt mit Namen SPEKTRUM erfreulicherweise
auch auf3erhalb der FG einigermalen bekannt geworden, was letztlich dem Stellenwert
und Ansehen der Spektroskopie in der bundesdeutschen Amateurszene sehr entgegen-
kommt.

Die individuell akzentuierten Aktivitaten der Fachgruppenmitglieder entwickelten
sich zur Eigendynamik. Unsere Spektroskopietagungen trugen wesentlich dazu bei,
personliche Kontakte zu kniipfen und dariiber hinaus bestehende zu vertiefen. Kas-
sel 1995 und Freigericht(Hanau) 1998 waren ein solche Meilensteine. Hier konnten
in exzellenten Institutsrdumen ein erstklassiges Treffen der FG SPEKTROSKOPIE
veranstaltet werden. Die auf diesen Treffen realisierten Workshops waren wohl die be-
lebensten Elemente mit nachhaltiger Wirkung. Auch heute noch ist zu erfahren, dass
in Kassel *95 ein ganz wichtiger Durchbruch erzielt worden ist.

Insofern nimmt es nicht Wunder, dass heute von nahezu programmatischen Aktivi-
taten der FG gesprochen werden darf. Die interessantesten Projekte, an denen derzeit
zum Teil in individueller, aber auch in Gemeinschaftsform gearbeitet wird, wéren:

e Fotografische Beobachtung an Emissionsliniensternen und planetarischen Ne-
beln

o Spektralklassifikation spater Spektraltypen

o Allgemeine Spektralklassifikation

¢ Entwicklung und Test’s von Spektrenauswerteprogrammen

¢ Informelle Unterstiitzung zu spektr. Filmen, Datenblétter, Sensibilisierung
e Bau verschiedener Spektrographentypen (Gruppen und Einzelpersonen)

¢ H,-Emissionsmessungen an veranderlichen Emissionsliniensternen

¢ Allgemeine CCD-Spektroskopie

Erfreulicherweise ist es der Fachgruppe mit Resultaten aus einigen Projekten ge-
lungen, ein gewisses Interesse in der Fachastronomie zu wecken. Die ergiebigen Kon-
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takte beispielsweise zur Landessternwarte Heidelberg (Dr. Andreas Kaufer) oder auch
zum Astronomischen Institut der Universitat Bochum (Prof. Dr. Dachs, Dr. Hanuschik)
sowie zur |AU Workinggroup on Active B-Stars, stellen hier wichtige Triebfedern mit
ungeheurem Motivationsschub dar. Die mit diesen Institutionen gefuhrten vielfaltigen
Diskussionen haben sehr zur allgemeinen Horizonterweiterung der gesamten Fach-
gruppe beigetragen. Darum wird es auch zukinftig wichtig sein, in seridser Weise
diese fruchtbringenden Kontakte behutsam zu pflegen.

Die Gemeinschaftstagung der FG SPEKTROSKOPIE und der FG BAV (Bundes-
deutsche Arbeitsgemeinschaft fiir Veranderliche Sterne) im September 1996 in Niirn-
berg wurde als néchstes besonderes Ereignis im Kreise unserer FG gesehen. Wie be-
reits angedeutet, ist die engere Zusammenarbeit mit anderen Fachgruppen der VVdS ein
wesentliches Anliegen der FG SPEKTROSKOPIE. Was den Bereich verdnderlicher
Sterne betrifft, so sind hier Helligkeitsmessungen und Spektroskopie ohnehin durch
die gemeinsame Physik der Sternatmosphéren eng miteinander verknipft. Dies lehrt
uns die Fachastronomie, seit das Sternenlicht in Helligkeit gemessen und spektral ana-
lysiert wird.

Um so erfreulicher ist denn auch die Zusammenarbeit zwischen beiden FG, am
sich alle 20 Jahre wiederholenden Bedeckungsereignis des Sternsystems VV Cep. Ein
aktuelles astronomisches Ereignis ersten Ranges, bei dem sowohl Amateure der licht-
elektrischen wie auch der spektroskopischen Zunft in einer sinnvollen Erganzung ihre
Beobachtungsdaten der Fachastronomie anbieten kénnen, und die dort auch mit In-
teresse aufgenommen werden (siehe hierzu den Aufsatz von Dr. U. Bastian in Suw
12/96).

Die Starkenburg-Sternwarte in Heppenheim war vom 27.-29. Juni unsere Heim-
statt zur Jahrestagung 1997. Wie in den Jahren zuvor, wurde wieder die Workshopver-
anstaltungsform bevorzugt, ohne jedoch darauf verzichten zu wollen, zwischendurch
eingestreute Kurzvortrage aus der amateurastronomischen Praxis anzubieten.

Schwerpunkthemen der Tagung: Auswertung von Amateur-CCD-Spektren mit dem
Auswertesystem MIDAS und Beschreibung spektraler Empfindlichkeits- und Anwen-
dungsmerkmale verschiedener Fotoemulsionen fiir die fotografische Spektrengewin-
nung.

Durch engagierten Einsatz der Fachgruppenmitglieder Michael Blichner (Kalchreuth),
Gulnter Gebhard (Neumarkt) und Dr. Andreas Kaufer von der Landessternwarte Hei-
delberg konnte ohne Probleme, an vier Rechnern in ebensovielen Gruppen die praxis-
nahe Prozedur der ersten Schritte einer CCD-Spektrenauswertung sichergestellt wer-
den.

Im zweiten Workshopthema widmete sich Dr. Zeitler (Neuried) seinen Teilneh-
mern in ebenso bewundernswerter Weise. Seine tber Jahre, durch wissenschaftliche
Arbeiten erworbenen Ergebnisse auf dem Sektor der spektralen Eigenschaftsbeschrei-
bung von Fotoemulsionen fir die verschiedensten astrofotografischen Anwendungen
wurden seiner Workshopgruppe zu einem besonderen Erlebnis.

Das bisher wohl herausragendste Ereignis seit Bestehen der FG war die Jahres-
tagung 1998 im naturwissenschaftlichen Neubau des Gymnasiums und der Schul-
sternwarte in Freigericht bei Hanau. In zwei Vortragsreihen wurde hier an einem Wo-
chenende unter Rahmenbedinigungen, wie man sie sich besser nicht vorstellen kann,
ein représentativer Querschnitt durch alle Betatigungsbereiche amateurastronomischer
Spektroskopie vorgestellt. Die Resonanz der Tagungsteilnehmer auf Programminhalte
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und Veranstaltungscharakter: Eine Amateurtagung der Extraklasse.

Kontakt zur Fachgruppe erhélt man tber

Ernst Pollmann
Charlottenburgerstralle 26¢, 51377 Leverkusen

pollmann@aol.com

und die Mailingliste der Fachgruppe
fg-spek@Isw.uni-heidelberg.de



Kapitel 3

Geschichte der Spektroskopie

Dr. Andreas Ulrich

Bei Betrachtung der Spektroskopie in der Astronomie ist nattirlich von Interesse, wie
sich dieses Gebiet entwickelt hat. Der Begriff Spektroskopie wird in der heutigen Wis-
senschaft in einer schier uniiberschaubaren Vielfalt verwendet. Das liegt einmal daran,
dass das elektromagnetische Spektrum, bei dessen Studium wohl zuerst in gréRerem
Umfang spektroskopische Untersuchungen durchgefiihrt wurden, vom langwelligen
Radiobereich bis zu extremen hochenergetischen Photonen reicht. AuRerdem wissen
wir heute von der Aquivalenz von Masse und Energie, sowie dem Zusammenhang
der Wellenlange elektromagnetischer Strahlung als auch der Materiewellenlange mit
Energie bzw. Masse eines Teilchens, so dass alle Messverfahren, die entweder Teil-
chen oder Photonen hinsichtlich ihrer Energie oder Masse zu trennen vermdgen, als
Spektroskopie bezeichnet werden. Entsprechend vielféltig sind auch die Techniken,
die bei der Spektroskopie in diesem sehr weiten Sinne angewandt werden.

In dieser Einfuhrungsschrift soll von der optischen Spektroskopie und ihrer An-
wendung in der Astronomie die Rede sein. Die Zerlegung des Lichtes im sichtbaren
Bereich und den angrenzenden Bereichen des nahen Infrarot und Ultraviolett mit Hil-
fe eines Prismas oder Beugungsgitters ist sozusagen die ,,klassische Spektroskopie®.
Sie wird heute routinemdRig in der Analytik in Form von Emissions- und Absorp-
tionsspektroskopie in Labors angewandt. In der Folge mdchte ich subjektiv, aus der
Sicht eines Anwenders der spektroskopischen Methoden, ohne das Wissen und ohne
den fachlichen Hintergrund eines Wissenschaftshistorikers versuchen darzustellen, wie
sich die optische Spektroskopie entwickelt hat. Dabei ist interessant, dass die optische
Spektroskopie im Labor und in der Astronomie ganz eng miteinander verbunden sind.
Sie ist ganz sicher der Ausgangspunkt der Astrophysik, bei der Himmelskorper nicht
nur nach ihrer Position und ihrem Erscheinungsbild am Himmel Klassifiziert werden,
sondern auch hinsichtlich ihrer physischen Zusammensetzung. Mein Eindruck ist, dass
die besten optischen Spektrometer/Spektrographen derzeit in der Astronomie im Ein-
satz sind, nachdem die Tabellen zur Zuordnung der Spektrallinien zusammengestellt
sind und kaum ein Institut an solchen Programmen arbeitet.

Abgesehen davon, dass unser Auge schon immer die Farben des Lichtes unter-
scheiden konnte und sicher schon in vorgeschichtlicher Zeit, Antike und Mittelalter
farbliche Unterschiede bei Sternen und Planeten und die atmosphérischen Wirkungen
auf das Sonnenlicht beobachtet wurden, beginnt die Entwicklung der wissenschaftli-
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chen optischen Spektroskopie wohl im 17. Jhd mit Arbeiten von Snellius (1591-1626)
zum Brechungsgesetz. F. M. Grimaldi (1618-1663) beobachtet die Interferenzfarben
dinner Plattchen. R. Hooke (1635-1703) betrachtet das Licht als Schwingung und in-
terpretiert damit Farbe und Brechung. Im Jahr 1666 zerlegt I. Newton (1642-1727)
weies Licht mit Hilfe eines Prismas aber seine Autoritét verhindert wohl auch fir ca.
100 Jahre Fortschritte in der Wellentheorie des Lichtes, bis Th. Young (1773-1829)
1801 das Interferenzprinzip formuliert.

Damit erstreckt sich der Zeitraum, in dem optische Spektroskopie betrieben wurde
auf ca. 200 Jahre. In den vergangenen 50 Jahren fand die Ausweitung der Beobach-
tung von astronomischen Objekten auf einen extrem weiten Wellenldngenbereich vom
Radiogebiet bis zur Gamma-Astronomie statt. An Techniken kam im wesentlichen
der Nachweis von Licht mit CCD Detektoren bzw. kurz- und langwelliger Strahlung
mit den entsprechenden Detektoren fiir diese Bereiche hinzu. Entscheidend flr die
Beobachtungen war, neben der Entwicklung der Radio- und Infrarotastronomie, die
Raumfahrt, die es erlaubt hat, die Spektrometer (ber die, in weiten Spektralbereichen
absorbierende, Atmosphére zu bringen.

Im Labor hat die Entwicklung der Laser seit 1960 die optische Spektroskopie sehr
beeinflusst. Laserspektroskopie, als hdchstauflosende und Ultrakurzzeit- Spektrosko-
pie, ist heute zum Teil Routine, zum Teil noch aktives Forschungsgebiet. In der Astro-
nomie ist sie in Form der Heterodynspektroskopie (noch ?) eine Randerscheinung zur
Messung von Windgeschwindigkeiten in Planetenatmospharen oder bei der Heliosei-
mologie.

Die erste Halfte des 20. Jhd. war wohl die Blitezeit der optischen Spektroskopie,
sowohl im Labor als auch in der Astronomie. Im Labor hat sie die vielen Experimen-
te zur Quantenmechanik ermdglicht und dieser Theorie zum Durchbruch verholfen.
Mit der Erkenntnis der Sternentwicklung durch die Spektralklassifikation der Sterne
(Hertzsprung Russell Diagramm) und der Expansion des Universums auf Grund der
Rotverschiebung von Spektrallinien (E. Hubble) wurde unser Wissen um die groRen
Zusammenhdange im Universum ganz entscheidend erweitert.

Die 50 Jahre vor 1900 war die Zeit der wissenschaftlichen Etablierung der opti-
schen Spektroskopie. Wesentlicher Aspekt war dabei die Entwicklung der Spektral-
analyse durch G. Kirchhoff (1824-1887) und R. W. Bunsen (1811-1899), etwa in den
Jahren 1861 bis 1863. Sie deuten die Fraunhoferlinien im Sonnenspektrum als Absorp-
tionslinien und finden mehr als 12 chemische Elemente auf der Sonne (Na, Ca, Mg, Cr,
Fe,...). Die Arbeiten werden von A. J. Angstrom fortgesetzt, der Lichtbogen als Labor-
lichtquellen einsetzt, Wellenldngen mit Beugungsgittern misst und 800 Fraunhoferli-
nien zuordnet, u.a. von Wasserstoff auf der Sonne. In dieser Zeit liegt also wirklich die
Begriindung der Astrophysik, die uns noch heute so viel von den entfernten Objekten
des Weltalls lehrt.

Die ersten 50 Jahre der Astrospektroskopie in meiner willklrlichen 50-Jahres-
Einteilung war die Zeit der Pioniere, sowohl instrumentell als auch bei der Beobach-
tung. Herausragender Vertreter ist natiirlich J. Fraunhofer (1787-1826). Er kimmert
sich um die Herstellung guter optischer Glaser. Misst deren Dispersion. Baut Beu-
gungsgitter. Und er findet die nach ihm benannten Spektrallinien im Sonnenspektrum
(1814-1817). Er benennt sie phdnomenologisch nach der noch heute gebrduchlichen
Klassifikation von A (duf3erstes Rot) bis K (Ende des Violetten).

Ein Hinweis auf sein Leben ist ein guter Schluss fiir diesen kurzen Uberblick iber
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die Historie der optischen Spektroskopie fiir eine Einflihrungsschrift zur Amateur-
Astrospektroskopie. Hat er sich doch mit einem oder wenigen guten Biichern so in
die Optik eingearbeitet, dass er schlielich mit die besten optischen Intrumente seiner
Zeit gebaut und damit konsequenter Weise auch neue wissenschaftliche Ergebnisse
erzielt hat, flr die er schlieBlich in die Akademie aufgenommen und mit dem per-
sonlichen Adelstitel geehrt wurde. Ein Weg und eine Karriere, die heute wohl nicht
mehr stattfindet und auch bei ihm mit geradezu abenteuerlichen Zuféllen, wie dem
Einsturz des Hauses seines ungeliebten Meisters mit anschlieender Rettung im Bei-
sein des Konigs mit Stipendienvergabe aus diesem Anlass, verbunden war. Aber ein
Hinweis, dass die Begeisterung an naturwissenschaftlichen Themen Freude machen
und Erfolgserlebnisse bringen kann, kann diese Geschichte schon sein.



Kapitel 4

Zur Physik optischer Spektren

Dr. Andreas Ulrich

4.1 Einleitung

Die spektrale Zusammensetzung des Lichtes, das von astronomischen Objekten zu
uns kommt, enthalten die Information Uber den physikalischen Zustand der Objekte,
die dieses Licht aussenden. Dass dies so ist, war eine wichtige Erkenntnis, die in der
Wechselwirkung zwischen Laborphysik und Astronomie entstanden ist und zeigt, dass
das ganze Weltall den gleichen physikalischen Gesetzen gehorcht. Aus dem Versténd-
nis der optischen Spektren von Materie in verschiedenen physikalischen Zustdnden
kann damit auf die Bedingungen, die im Weltall herrschen geschlossen werden. Diese
kleine Einflihrung soll das Interesse an diesen Zusammenh&ngen wecken. Es wird zu-
néchst diskutiert, wie Temperaturen spektroskopisch gemessen werden kénnen. Dann
werden die Emission und Absorption freier Atome und Molekdle und schlief3lich die
Strahlungseigenschaften von Plasmen betrachtet.

4.2 Thermische Strahler: Kontinuierliche Spektren

In der Physik gilt es, zundchst moglichst einfache, idealisierte Verhéltnisse zu verste-
hen, um dann auf komplexere, reale Gegebenheiten zu schlieBen. Erstaunlicherweise
gelingt dies oft sehr gut, so auch im ersten Beispiel zu unserem Thema: Der Strah-
lung, die ein Kdrper aussendet, der durch eine einheitliche Temperatur T beschrieben
werden kann. Die Frage, die sich die Physik Ende des vergangenen Jahrhunderts an-
gesichts der damals bereits wohl verstandenen Warmekraftmaschinen gestellt hat war,
wie denn das elektromagnetische Spektrum in einer vollig geschlossenen ,,Kiste* aus-
sieht, deren Wande auf eine einheitliche Temperatur T aufgeheizt werden. Dass es
darin leuchtet ist von jedem Ofen bekannt, der hinreichend stark geheizt wird. Man
kann sich vorstellen, dass Licht von den Wéanden ausgesandt wird und natdrlich im
Innern der Kiste irgendwann wieder absorbiert wird. So werden sich alle Unterschiede
ausgleichen und das Spektrum -also die Intensitét des Lichtes in Abhéngigkeit von der
Wellenldnge- sollte, so wie die universelle Geschwindigkeitsverteilung von Teilchen



KAPITEL 4. ZUR PHYSIK OPTISCHER SPEKTREN 10
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Abbildung 4.1: Spektrum eines schwarzen Strahlers mit T = 6000 K

eines Gases bei einer bestimmten Temperatur T, eine universell giltige Form haben:
Das sogenannte thermische- oder ,,Schwarzkorper“-Spektrum.

Das Problem erwies sich als recht hartndckig und es wurden zundchst N&herun-
gen fiur sehr kurze (Wien) und sehr lange (Rayleigh- Jeans) Wellenldngen empirisch
gefunden. SchlieBlich hat es zur Entwicklung der Quantenmechanik als ganz neuem
Gebiet der Physik, gefuihrt. Max Planck hat im Jahr 1900 die Antwort auf das Problem
gegeben. Eine Ableitung seiner Formel ergibt sich aus heutiger Sicht der Physik re-
lativ einfach mit Hilfe der statistischen Physik und dem Wissen, dass ein Photon die
Energie hv reprasentiert ([KK84] (Kapitel 4, Seite 98ff), [BS87] (Kapitel 7.9, Seite
867 ff.), [HMS88] (Seite 483))

o 2mv: hv

v, T C2 e% 1 .

Dabei ist ¢, r das Emissionsvermdgen eines absolut ,,schwarzen® Kérpers in J/m?
(multipliziert man mit einem Frequenzintervall Av, das man gerade betrachtet, ergibt
sich die pro Flache abgestrahlte Leistung in W/m?, h das Plancksche Wirkungsquan-
tum v die Frequenz der elektromagnetischen Strahlung, T die absolute Temperatur des
Kérpers, k die Boltzmannkonstante und c die Lichtgeschwindigkeit.!

Was ist nun mit der Losung dieses Problems fir die Astrospektroskopie gewon-
nen? Dazu muss man wissen, dass nicht nur das elektromagnetische Spektrum in-
nerhalb einer ,Kiste* dem Planckschen Strahlungsgesetz genugt, sondern auch das
aller schwarzen Korper, die jede elektromagnetische Strahlung, die auf sie eintrifft
absorbieren, unabhéngig von deren Wellenldnge. Noch allgemeiner kann man sagen,
dass immer, wenn die Strahlung vor ihrer Emission intensiv mit dem emittierenden

!Das Bild mit dem eingezeichneten sichtbaren Bereich zeigt, dass ein komplettes Schwarzkorper-
spektrum einen weiten Spektralbereich umfasst und daher schwer mit einem einzigen Nachweissystem
zu beobachten ist. Um aus Daten aus dem sichtbaren Bereich auf die Temperatur schlieBen zu kénnen,
gibt es Tabellen: D. Hahn, J. Metzdorf, U. Schley, J. Verch, Siebenstellige Tabellen der Planck- Funktion
fur den sichtbaren Bereich, Vieweg, Braunschweig, 1964. Heute wird in der Regel die Funktion mit ei-
nem Rechner an die Daten angepasst. So wurde Abb 4.1 mit einem kleinen MIDAS-Script (Autor: Carlos
Guirao, ESO) erstellt.
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Korper der Temperatur T wechselwirkt, also oft absorbiert und wieder emittiert wird,
ein Spektrum beobachtet wird, das in etwa dem idealen Schwarzkérperspektrum der
Planckschen Strahlungsformel fir einen Korper der Temperatur T entspricht. Somit
sind die Emissionsspektren von Planetenoberfldchen, wenn man das reflektierte Licht
der Sonne hier einmal nicht berlicksichtigt, aber auch von dichten Plasmen in Sternat-
mosphdren anndhernd durch das Planck’sche Strahlungsgesetz bestimmt und es ergibt
sich aus dem Vergleich des kontinuierlichen Spektrums mit diesem Gesetz die Tempe-
ratur der strahlenden Oberflache des Himmelskdrpers. Welche ,,Oberflache bei einem
Plasma wirklich beobachtet wird, wird im Abschnitt zur Strahlung von Plasmen dis-
kutiert.

Aus der Planckschen Formel zur thermischen Strahlung lernen wir noch eine ganze
Menge: Einmal hangt das Maximum des emittierten Spektrums, das sich durch diffe-
renzieren der Formel nach v und 0 - setzen (Extremwertbestimmung) finden l&sst,
eindeutig mit der Temperatur des Korpers zusammen, in der Weise, dass heil3ere Koér-
per ihr spektrales Maximum bei kiirzeren Wellenldngen haben. Dies wird durch das
Wiensche Verschiebungsgesetz quantifiziert: AT = 0,002898 mK. Zum anderen
koénnen wir das Plancksche Gesetz integrieren und erhalten die insgesamt abgestrahlte
Leistung: Stefan Boltzmannsches Gesetz: ¢ = o+ T4, mito = 5,67 - 108 W/(m?K*).

Und, in der Tat! Der kontinuierliche Anteil der Spektren von unserer Sonne und
von Sternen, also der Verlauf der Lichtintensitdt zwischen den Fraunhoferlinien in
Abhéangigkeit von der Wellenlange, l&sst sich gut durch Schwarzkorperspektren be-
schreiben. Das ist natirlich ein groRer Erfolg, weil damit sofort wichtige Aussagen
moglich sind: Es ergibt sich die Temperatur des Bereiches des Sternes, aus dem uns
das Licht zugestrahlt wird. Kennen wir, wie bei unserer Sonne, auch die Flache, die
das Licht emittiert, dann kennen wir auch die gesamte abgestrahlte Leistung und kon-
nen aus der empfangenen Leistung auf die Entfernung schlieRen. Bei Sternen ist das
leider nicht so einfach. Die Temperatur ist zu ermitteln, aber die auf der Erde empfan-
gene Leistung wird sowohl von der strahlenden Fl&che, also der GroRe des Sternes, als
auch seiner Entfernung bestimmt. Fir die Entfernungsmessung mit Hilfe von Spektren
muss man also noch mehr wissen, wie etwa bei Supernovae, die als Standardkerzen
bekannter Helligkeit verwendet werden kdénnen. Wichtig ist auch die systematische
Untersuchung der Sterntemperatur von offensichtlichen Mitgliedern eines Sternhau-
fens. Sie bestimmt die Farbe eines Sternes und mit Hilfe eines kalibrierten Farben-
Helligkeitsdiagramms (analog zum Hertzsprung-Russel-Diagramm ([Uns74] (Kapitel
15, Seite 127 ff.), [Voi75] (85, Seite 169 ff)]) lasst sich aus der scheinbaren Hellig-
keit der Haufensterne und ihrer Anordnung in diesem Diagramm auf ihre Entfernung
schlieRen.

Aus den kontinuierlichen Spektren ergibt sich also hauptsachlich die Temperatur
von astronomischen Objekten. Diese fur Objekte messen zu kénnen, die sich in vielen
Lichtjahren Entfernung befinden, lehrt uns schon viel von den physikalischen Bedin-
gungen, die im Weltall herrschen. Noch detailliertere Informationen kdnnen aus den
vielen Spektrallinien enthommen werden, die wir im Licht der meisten astronomischen
Objekte beobachten kdnnen und zwar sowohl in Form heller Emissionslinien als auch
dunkler Absorptionslinien.
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4.3 Strahlung freier Atome, lonen und Molekiile: Linien und
Bandenspektren

Das Problem Temperaturen aus der spektralen Energieverteilung zu messen konnte ge-
16st werden, weil durch die starke Kopplung der Atome der lichtemittierenden Korper
und der Strahlung die Methoden der statistischen Physik und Thermodynamik ange-
wendet werden konnten. Aber schon das Sonnenspektrum hat, weil absolute Inten-
sitatsverlaufe in Abhé&ngigkeit von der Wellenlédnge sehr schwer zu messen sind, zu-
néchst eigentlich ganz andere Eigentiimlichkeiten als ein ,,offensichtliches Schwarz-
korperspektrum® gezeigt: Die schmalen, dunklen Fraunhoferlinien. Mit dem Beginn
der Laborspektroskopie durch Kirchhoff und Bunsen, in der Mitte des 19. Jahrhun-
derts, wurde klar, dass es sich hier um ein Phdnomen diinner Gase handelt, bei denen
sich auch schmale Spektrallinien gezeigt haben und zwar materialspezifisch.

Heute wissen wir aus der schon erwdhnten Quantenmechanik, die wiederum ganz
wesentlich auf optisch- spektroskopischen Beobachtungen beruht, dass die Elektro-
nenhille der Atome, lonen und Molekiile, aus denen die Materie besteht, immer nur in
ganz bestimmte Energiezustande angeregt werden kann. Es gibt fiir alle Atome einen
Zustand tiefster Energie, den Grundzustand, in den die Elektronenkonfiguration der
Atomhiille eines Atoms nach hinreichend langer Zeit stets zuriickkehrt (die folgen-
de, allgemeine Diskussion gilt stets auch fiur die angeregten Energieniveaus und die
optischen Ubergénge in lonen und Molekiilen). Eine Anderung des Energiezustandes
eines Atoms kann z.B. durch St6Re mit anderen Atomen oder mit Elektronen erfolgen.
Fur uns ist wichtig, dass der Ubergang zwischen den Energiezustanden auch mit der
Emission bzw. Absorption von elektromagnetischer Strahlung verbunden sein kann
(optische Ubergénge). Es hat sich gezeigt, dass die emittierten oder absorbierten Pho-
tonen den Drehimpuls (Spin) 1 haben [MK85]. Damit erfolgen wegen der Drehimpul-
serhaltung optische Ubergénge in der Regel nur zwischen Energieniveaus, bei denen
sich der Gesamtdrehimpuls der Elektronenkonfigurationen vor und nach der Emission
des Photons um den Drehimpuls 1% (% ist das Plancksche Wirkungsquantum £ geteilt
durch 277) unterscheiden (Auswahlregeln fir erlaubte optische Ubergange).

Quantitativ wird die Emission freier Atome durch die nun folgenden Beziehungen
beschrieben. Sie beziehen sich auf ein Atom (etc.) das ausgehend vom energetischen
Grundzustand angeregt wurde und durch Austausch von Photonen mit dem Strahlungs-
feld (also Emission oder Absorption von Photonen) Ubergénge zwischen angeregten
Zustanden i und k ausfuihrt (wobei z. B. der Zustand k durchaus auch der Grundzustand
sein kann). Der Zusammenhang zwischen Ubergangsenergie und optischer Frequenz
bzw. Wellenlénge ist gegeben durch:

AE=E;,—E,=hv

. Die Umrechnung in Wellenldngen gelingt mit ¢ = Av (c: Lichtgeschwindigkeit).
Die Zahl der spontanen Ubergénge eines Atoms pro Zeit wird durch den ,,Einstein-A-
Koeffizienten* beschrieben:

647te? 5 D
Ajy = W(Ei — Ex) (/‘Virq’k) -

Dabei sind E; , und V¥; ;. die Energien bzw. quantenmechanischen Wellenfunktio-
nen der Zustande i und k. e ist die Elementarladung. Die A, sind fiir eine recht grofe
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Abbildung 4.2: Beim Ubergang von i nach k emittiert das Atom Licht. Der Ubergang
von k nach i kann durch Absorption von Licht erfolgen, oder durch StoRR mit einem
anderen Atom

Zahl (wenn auch bei weitem nicht fiir alle zugeordneten Uberginge) tabelliert. Be-
kannt sind die Tabellen von Wiese [WSG66], die wohl auch im Internet beim NIST
(National Inst. of Standards, USA) zu finden sind [8]. Die Zahl der von einem Atom
im Zustand k absorbierten Photonen aus einem Strahlungsfeld der Intensitat I ergibt
sich aus I = B;;, wobei sich B;; aus A errechnen lasst:

3

Pik = Gy it

Die von angeregten Atomen im Zustand i pro Volumen emittierte Strahlungslei-
stung P ergibt sich aus der Dichte der angeregten Atome #; entsprechend:

P = niAith.

Die natlrliche Breite der Spektrallinien ist bestimmt durch die Heisenbergsche Un-
scharfebeziehung: AE = ht, wobei sich die Lebensdauer T des Zustandes i aus dem
Kehrwert der Summe der A;; zu allen moglichen Zustanden k ergibt.

Die Ableitungen dieser Formeln sind zum Teil nicht trivial und sollen hier nicht

vorgefuhrt werden. Vieles findet sich in der Literatur zur Atomphysik, Stichworte op-
tische Ubergange, Ubergangswahrscheinlichkeit etc. ([BS87],
[HMS88], [MKS85], [Fin67], [Hel74]), wobei man die Kapitel aber griindlich betrach-
ten muss, da oft unterschiedliche Nomenklaturen verwendet werden. Ein anderes Pro-
blem ist, dass die Literatur bei diesem Thema oft noch das ,,natiirliche”, Gaufische
Malsystem benutzt. Die Umrechnung gelingt in der Regel, wenn man die elektrostati-
sche Kraft zwischen zwei Punktladungen in beiden Systemen betrachtet. Gute Zusam-
menfassungen der Physik der Lichtemission von Atomen und lonen finden sich oft in
frihen Buchern Uber Laser [Len71], [Eas89].

Freie Atome kommen im Weltall in der interstellaren Materie vor, denn wo sollte
ein Atom mehr Platz fir sich alleine haben? Aber auch die obere Atmosphére von
Planeten oder die AulRenbereiche von Sternen, die ja kontinuierlich von einem dichten
Gas bzw. Plasma in das interplanetare Medium bzw. den Sternenwind tibergehen, sind
Gebiete in denen Atome oder lonen recht ungestort Licht absorbieren oder emittieren
kénnen.
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Die obigen Formeln zu diesen Prozessen zeigen, welche Bedeutung dem Anteil
astronomischer Spektren zukommt, der von freien Atomen herrihrt - also die schmal-
bandigen Emissions- oder Absorptionslinien, die durch den optischen Ubergang zwi-
schen den diskreten Energieniveaus einzelner Atome, lonen oder Molekiile entstehen.
Da ist zunéchst der Aspekt, dass die Lage dieser Linien die Atome eindeutig charakte-
risieren. Nur in seltenen Féllen, wie bei den wasserstoffartigen Spektren der Einelek-
tronenatome (Wasserstoff und Helium+, z.B.) gibt es sehr nahe Koinzidenzen, die mit
typischer spektraler Auflésung von ca. 0,1 nm schwer zu trennen sind. Wir lernen also
aus den Linienspektren etwas dartber, aus welchem Material die Objekte bestehen, die
wir beobachten. Dass die gleichen Spektren im Weltall und bei diinnen Gasen im La-
bor entstehen (Spektralanalyse), war ein wichtiges Argument flir die schon erwahnte
physikalische Homogenitat des Universums.

Des weiteren kann auf die Substanzmengen geschlossen werden. Aus der Intensi-
tat des Lichtes einer Spektrallinie kann auf die Zahl der Atome geschlossen werden,
die zu ihrer Emission beitragen. Im Grunde ist dies ganz einfach. Wie oben diskutiert
hangt die gemessene Intensitat uber N* A hv mit der Zahl N* der angeregten Atome
zusammen. Aber Vorsicht! Oft soll ja die Haufigkeit eines Elementes bestimmt wer-
den. Dazu muss aus der Zahl der angeregten Atome auf ihre Gesamtzahl geschlossen
werden. Zudem: Wenn es in der beobachteten Quelle Atome im oberen Energieniveau
des optischen Uberganges gibt, dann ist anzunehmen, dass es auch Atome im unteren
Niveau gibt?, die das Licht bei der Wellenlénge des optischen Uberganges wieder (re-
sonant und damit mit hoher Wahrscheinlichkeit) absorbieren kénnen. Wir werden uns
gleich bei den Plasmen mit der optischen Tiefe befassen, eine Grole, mit der abge-
schatzt werden kann, ob die Reabsorption beachtet werden muss. Bei einer korrekten
Analyse von Spektren, ergibt sich aber aus den Spektrallinien quantitativ die chemi-
sche Zusammensetzung der Himmelsobjekte (siehe nach dem Begriff Wachstumskurve
in der astronomischen Literatur [Voi75]).

Die Spektrallinien kdnnen noch sehr detaillierte Informationen liefern, wenn die
spektrale Auflésung entsprechend hoch ist. Die sogenannte natirliche Linienbreite,
die ein Ensemble von Atomen in volliger Ruhe aussenden wiirde, ist durch die Le-
bensdauer des oberen Niveaus und der Heisenbergschen Unschérfebeziehung gegeben
(siehe oben) und liegt fur eine typische 10 ns-Lebensdauer im sichtbaren Spektralbe-
reich bei ca. 100 MHz. In der Praxis haben die Atome eine Geschwindigkeitsverteilung
und die Spektrallinie wird durch den Dopplereffekt verbreitert. Der Dopplereffekt, die
Verschiebung der Frequenz durch eine Relativgeschwindigkeit v von Quelle und Be-
obachter, in erster Naherung im Verhéltnis Av/v = v/c, ist generell eine Methode um
Geschwindigkeiten zu messen und zwar nicht nur die thermischen Geschwindigkeiten
von Atomen. Ist die Linie insgesamt verschoben, ergibt dies die Relativgeschwindig-
keit zwischen Objekt und Beobachter.

Weitere Beeinflussungen der Spektrallinien kdnnen durch Felder hervorgerufen
werden. Magnetische Felder rufen den sogenannten Zeeman Effekt [Fin67], [MK85]
hervor (vgl Abb. 5.15), bei dem Spektrallinien in Komponenten aufgespalten werden.
Dies hat damit zu tun, dass die quantenmechanischen Niveaus, in denen sich die Elek-
tronen im Atom befinden, in der Regel mit einem magnetischen Moment verbunden
sind. Damit verhélt sich das Atom wie ein kleiner Magnet, der sich, entsprechend der

2In der Regel sogar stets mehr! Der umgekehrte Fall, die optische Inversion, liegt nur bei Lasern vor.
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Quantenmechanik, in bestimmten, diskreten Orientierungen relativ zur Richtung des
Magnetfeldes einstellen kann. So wie es Energie braucht, einen Magneten im Feld um
90° umzudrehen, unterscheiden sich die Energieniveaus von Atomen im Magnetfeld,
je nachdem, in welcher Orientierung sich das Atom befindet. Bei den optischen Uber-
géngen zwischen zwei Niveaus fiihrt dies dann zu kleinen Energieunterschieden der
emittierten Photonen und damit zum Auftreten aufgespaltener Spektrallinien. Aus der
Go6Re der Aufspaltung kann auf das Magnetfeld am Ort der emittierenden Atome ge-
schlossen werden. Einen dhnlichen Effekt (den Stark Effekt) gibt es bei elektrischen
Feldern. GroBraumige elektrische Felder gibt es wohl im Weltall selten aber auch die
Anwesenheit von freien Elektronen in einem Plasma kann den Starkeffekt hervorrufen
und er wird verwendet, um Elektronendichten zu messen.

Damit sind wir wieder bei den dichteren Bereichen im Weltall, etwa den AuRen-
bereichen von Sternen, bei denen bei Anndherung an den Stern die Dichte steigt und
in das dichte Plasma des Sternenkdrpers tbergeht. Dort beeinflussen auch immer mehr
StoRe mit anderen Atomen die Linienemission freier Atome durch die sogenannte
StolRverbreiterung. Anschaulich ist dies so, dass ein Atom wahrend der Lichtemission
durch einen StoRR mit einem anderen Atom gestort wird. Dadurch wird der gleichmaRi-
ge Wellenzug unterbrochen, der von einem freien, ungestdrten Atom emittiert wiirde.
GeméR der Unschérfebeziehung entspricht der verkirzten Emissionszeit eine grofiere
Linienbreite.

Eine weitere Modifikation kdnnen die Spektrallinien bei dichten Gasen durch be-
ginnende Molekdlbildung erfahren, da dann wéhrend eines StofRes mit Nachbaratomen
die Bindungsenergie die Lage der angeregten oder auch Grundzustandshiveaus veran-
dert. Erfolgt in so einer Situation die Lichtemission, ist die emittierte Wellenlange
verglichen mit dem ungestdrten Atom naturlich verschoben.

Molekdlspektren selbst, die von relativ kalten, dichten Gaswolken emittiert werden
konnen, sind schliellich sehr komplex. Viele Bereiche des Weltalls sind fur Molekile
recht ,,feindlich®, da die Sterne ultraviolettes Licht emittieren, das die Molekdle spal-
tet. In gréReren Abstanden zu Sternen und wenn sich die Atome und Molekiile einer
dichten Wolke gegenseitig schitzen, kénnen sich aber Molekilwolken bilden und er-
halten. Dominant ist natirlich, wie meist im All, der Wasserstoff, der zweiatomare
Molekle bildet.

Die Molekiilspektren ergeben sich, wie bei den Atomen, durch Studium der mogli-
chen angeregten Energieniveaus in die die Elektronen des Molekiils angehoben werden
kénnen. Die Energieniveaus sind bei Molekilen durch drei Mechanismen bestimmt,
was zu der Vielzahl der Niveaus und dann bei den Ubergéangen zwischen den Niveaus
entsprechend noch komplexeren Spektren fuhrt. Die Energie ist zundchst durch den
Energiezustand der Elektronenhiille des Molekdils bestimmt. Dies entspricht den Ener-
gieniveaus der Elektronen im Atom. Ein weiterer Beitrag kommt von der Schwingung
der im Molekul gebundenen Atome zueinander und schlieflich noch von der Rotati-
onsenergie des Molekiils. Es ergeben sich sogenannte Bandenspektren (vgl. Abb. 5.12
und 7.3) in denen sich viele Einzellinien in einem Spektralbereich gruppieren. Fur die
Zuordnung von Molekulspektren gibt es Biicher, in denen die Molekllparameter ta-
belliert sind [Hub78]. Beim Wasserstoffmolekdl gibt es z.B. die sogenannten Lyman-
und Werner-Banden im vakuumultravioletten Spektralbereich um 160 bzw. 130nm
herum. Dass weite Spektralbereiche in der Nachbarschaft des sichtbaren Bereiches
von der Erde aus bei astronomischen Objekten nicht studiert werden kdnnen, liegt an
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den Absorptionsbanden von Wasserstoff-, Sauerstoff- und CO,-Molekdilen in unserer
Atmosphare.

4.4 Emission von Plasmen

Nachdem wir die thermischen Spektren sehr dichter Himmelskérper und im anderen
Extrem Spektren einzelner Atome, lonen und Molekiile diskutiert haben, kénnen wir
uns abschlieffend der in der Astronomie oft anzutreffenden Situation zuwenden, dass
all diese Mechanismen zugleich zu bedenken sind. Die klassischen Fraunhoferlini-
en, die ja am Anfang der Astro- Spektroskopie standen, sind ein typisches Beispiel.
Schmale ,,Absorptionslinien” vor dem Hintergrund eines thermischen Spektrums, das
die Temperatur der Photosphdre anzeigt. Aber was legt letztlich fest, wie weit wir
z.B. in die Sonne hineinschauen kénnen und damit welcher Temperatur dem Emissi-
onspektrum entspricht? Die Antwort erhalt man, wenn man sich die Emission eines
ausgedehnten Plasmas, also eines ganz oder teilweise ionisierten Gases, wie es in der
Astronomie oft vorkommt, vorstellt.

Zum Verstandnis missen zwei GrofRen bedacht werden: Einmal spielt die Wel-
lenldnge eine Rolle bei der beobachtet wird, und zum anderen der Ort entlang einer
gedachten Sichtlinie durch die Plasmawolke. H&lt man zunéchst die Wellenlange fest,
dann kann man sich einen Ort in der Wolke vorstellen und ein kleines Plasmavolumen
an dieser Stelle. Gehen wir in Gedanken vom Beobachter bis zur abgewandten Sei-
te der Plasmawolke, dann wird an jeder Stelle s im Plasma Licht emittiert, sagen wir
der Beitrag ¢(s)ds. Dieses Licht wird, wenn wir die Strecke s vom Beobachter aus
messen, durch Absorption um den Faktor e=*° geschwacht.

ds

Beobachter
/

i

Abbildung 4.3: Blick durch eine Plasmawolke

Insgesamt erreicht damit den Beobachter Licht der Menge

L v
I:/ edse™ S,
0

wenn L die gesamte Lange des Plasmas ist und x der Absorptionskoeffizient. Es ist
sofort ersichtlich, dass diese Rechnung sehr idealisiert ist. Setzt sie doch voraus, dass
das Medium homogen ist, also Uberall die gleiche Emission und Absorption beitragt.
In [Voi75] (Kapitel V, Seite 187 ff) gibt es eine recht (bersichtliche Diskussion der
Thematik, die die Geometrie mit einbezieht und vor allem gleich die optische Tiefe als
Integral des Absorptionskoeffizienten entlang der geometrischen Strecke als Variable
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einfuhrt, eine Grolie, auf die ich durch die stark verkirzte Rechnung hier hinweisen
will. Das obige bestimmte Integral ergibt ndmlich:

&
[==(1—¢"b).
(1)

Dies zeigt, dass die wesentliche geometrische GrofRe das Produkt aus Absorpti-
onskoeffizient und Dicke xL (bzw. besser Integral (s)ds) darstellt - eben die soge-
nannte optische Tiefe oder optische Dicke. Bereits das Ergebnis dieser ganz einfachen
Rechnung zeigt, dass wir beim dicken Plasma wie unserer Sonne, durch das wir nicht
hindurchsehen kdnnen, im wesentlichen Licht aus der optischen Tiefe 1 erhalten. Die
Anteile bei groRer geometrischer Lange L tragen praktisch nicht mehr zur beobachte-
ten Intensitat bei. Interessant ist auch, dass der Vorfaktor ¢/« entsteht. Der Kirchhoff-
sche Satz [5] besagt, dass dieses Verhaltnis gerade die Lichtintensitét ist, die sich im
thermischen Gleichgewicht ergibt. Wenn also das Plasma optisch dick ist (<L grof3),
ergibt sich die thermische Strahlung, so wie dies im ersten Abschnitt diskutiert wurde.
Wichtig ist nun nur noch darauf hinzuweisen, dass sowohl ¢ als auch « von der Wel-
lenlange abhéngen. Der Index A oder die Schreibweise ¢(A) bzw. x(A) wurden nur der
Ubersichlichkeit oben weggelassen. Dies zeigt, dass bei einem Plasma das Licht bei
verschiedenen Wellenlédngen in der Regel von ganz verschiedenen Orten stammt und
zwar in der Weise, dass bei grofRen Absorptionskoeffizenten -also bei einer Spektral-
linie, bei der Licht resonant absorbiert (x groR) und emittiert wird - man nur wenig
tief in das Plasma ,,hineinschaut®, spektral neben der Linie aber ggf. viel weiter und
damit bei einem inhomogenen Plasma in Bereiche mit im allgemeinen anderen physi-
kalischen Parametern, wie Temperatur und Dichte.

Damit erhalten wir auch die korrekte Sprechweise Uber die Fraunhoferlinien, die
oft einfach so erklart werden, dass ein dinnes Gas das Licht der darunterliegenden
Photosphdre herausabsorbiert. In Laborexperimenten ist diese Betrachtung richtig, wenn
man eine Lampe, die breitbandig Licht emittiert z.B. hinter eine Zelle stellt, die Natrium-
oder Casiumdampf enthélt, die dann Licht der Resonanzlinien absorbiert und in alle
Richtungen strahlt und damit aus der urspriinglichen Beobachtungsrichtung entfernt,
wodurch dunkle Absorptionslinien zu beobachten sind. Bei der grof3en Sonne mis-
ste man noch erklaren, wie das Licht denn wirklich nicht mehr zu uns kommen kann,
wo es doch in der Nachbarschaft der ersten Absorption und Reemission doch gleich
wieder absorbiert und reemittiert wirde. Unsere obige Betrachtung mit der optischen
Tiefe gibt aber die richtige Erklarung: In den Spektrallinien der Elemente, die wir auf
der Sonne oder in der Atmosphare eines fernen Sternes finden, ist der Aborptionsko-
effizient grof3. Damit ist der Ort, von dem das Licht in der Spektrallinie hauptsachlich
stammt weiter auf3en in der Sternatmosphére als von Licht, dessen Wellenldnge neben
der Spektrallinie liegt. Dort herrscht in der Regel eine geringere Temperatur. Damit
ist die Anregungsrate geringer und es wird weniger Licht emittiert. Es erscheint eine
dunkle Linie im Spektrum.

Gibt es umgekehrt Mechanismen, die wie bei der Sonnencorona die weiter auRen
liegenden Bereiche aufheizen, dann gilt wieder: Wir ,,schauen in die optische Tiefe 1
bei der entsprechenden Wellenldnge* - also wieder weit weg von Stern. Da jetzt aber
die Temperatur und damit die Anregungsrate hoch ist, erscheinen Emissionslinien.
Diesen Effekt der optischen Tiefe kann man nutzen, Sternoberflachen im Licht einer
speziellen Spektrallinie und damit in einer bestimmten Tiefe zu beobachten. Auch die
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Mitte- Randverdunklung der Sonne im Kontinuumslicht wird einfach verstéandlich: Am
Rand der Sonne schauen wir streifend auf die Plasmakugel, die die Sonne ja darstellt.
Damit wird die optische Tiefe 1 flir jede beliebige Wellenlange - einfach aus geome-
trischen Griinden - in gréRerer radialer Entfernung vom Sonnenzentrum erreicht. Dort
ist es kalter und die Intensitat der (z.B. thermischen) Emission geringer. Die Sonne
erscheint am Rand also dunkler. Die Betrachtung gilt natdirlich fur alle elektromagne-
tischen Wellenlangen. Im Rontgenbereich kann man tief in die Sonne schauen - Radio-
astronomen ,,sehen* die Sonne bei einer weit aulRen liegenden Schicht. Dies liegt dar-
an, dass bei Plasmen, abgesehen von den resonanten Ubergéngen in den Atomen oder
lonen des Plasmas, der Absorptionskoeffizient von der sogenannten Plasmafrequenz
abhéngt. Sie beschreibt die Schwingung der freien Elektronen gegentiber den trégen,
schweren lonenriimpfen im Plasma. Je héher nun die Elektronendichte ist, um so ho-
her ist diese Plasmafrequenz und damit wechselwirken letztlich kurzwellige Strahlen
mit dem dichten Plasma nahe der Sonne und z.B. Radiowellen bereits weit auBRen im
dunnen Plasma mit geringer Elektronendichte.

Die einfache Formel zur Emission eines Plasmas, die oben abgeleitet wurde, gibt
tbrigens auch fur den Grenzfall von Plasmawolken, die so klein oder diinn sind, dass
die optische Tiefe 1 nicht erreicht wird eine plausible Antwort. In diesem Fall kann die
Exponentialfunktion fur kleine Exponenten entwickelt werden und es ergibt sich:

E £
I~—-(1—(1—«L)) =—-«L=¢L
S(1-(1-kL) = kL=

und damit die sinnvolle Aussage, dass die Absorption « keine Rolle mehr spielt
und die Lichtintensitat um so groRer ist, je groRer die Emission pro Volumen ist und
dass sie zundchst linear mit der Dicke der Plasmawolke anwéchst.

4.5 Schlussbemerkung

Diese kurze Ubersicht konnte natiirlich in keiner Weise die einzelnen Prozesse der
Lichtemission und Absorption erschépfend erkléren. Sie zeigt aber sicher, wie span-
nend die spektroskopische Untersuchung von Himmelskdrpern sein kann, weil sie uns
aufer deren Position am Himmel auch Auskunft Giber ihren physischen Zustand liefert.
Wir lernen etwas Uber ihre Temperatur, chemische Zusammensetzung, magnetische
und elektrische Felder, ihre Relativbewegung zur Erde und vieles mehr. Vieles wé-
re noch zu erwahnen, z.B. die Modifikation des Sternenlichtes in der Erdatmosphére
oder optische Maser im Weltall. Aber diese Einfihrungsschrift soll ja Lust auf eigene
Studien in der Literatur und am Himmel machen. Viel Spass!



Kapitel 5

Objekte

5.1 Sonne

511 Spektroskopieder Sonne
Dr. Michael Steffen

Fiir den Einstieg in das Gebiet der Sternspektroskopie bietet sich naturgemél die Son-
ne als erstes Ubungsobjekt an. Der maRgebliche Vorteil liegt in der immensen Licht-
fulle, die das Objekt ausstrahlt, so dal? Spektroskope verwendet werden kénnen, deren
optisches Design im ersten Ansatz nicht auf optimale Lichtausbeute ausgelegt ist.

1. Aufnahmebedingungen

Als Spektroskop wurde ein ausrangiertes Atomabsorptionsspektrometer so umge-
baut, dal mit einem 200 mm-Teleobjektiv Ausschnitte des Spektrums von jeweils ca.
50 nm formatfullend auf SW-Kleinbild-Film (Kodak Tmax400) aufgenommen werden
kénnen. Da das Gitter, verbunden mit einem digitalen Zahlwerk, mechanisch gedreht
werden kann, ist eine einfache Wellenlangenpositionierung gegeben.

Das dispergierende Element ist ein Reflexionsgitter mit 70mm Kantenldnge und
1800 Linien/mm. Als Lichteinfiihrsystem wurde ein Biindel von vier Gbereinander po-
sitionierter Lichtleiter (Durchmesser 1mm) verwendet. Mit den vier Lichtleitern ist
man in der Lage parallel zum Spektrum der Sonne drei Spektren von Referenzlicht-
quellen fir die spatere exakte Wellenldngenkalibration aufzunehmen.

Als Referenzlichtquellen wurden Quecksilber, Argon und Neon gewéhlt. Dadurch
ist der Wellenldngenbereich zwischen 380 und 800nm einigermalien referenzméfig
abgedeckt. An dieser Stelle ist ersichtlich, dal? dieses einfache optische Design bei
Verwendung eines 0,1mm-Spaltes nur die Sonne als Beobachtungsobjekt zulafit.

Die Bearbeitung und Auswertung der Spektren soll im folgenden am Beispiel des

380nm
Hg

Sonne
Ar

Abbildung 5.1: Spektrum der Sonne mit Referenzspektren von Quecksilber und Argon

19
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Sonne 400nm
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Abbildung 5.2: Rohspektrum der Sonne

Spektrenausschnittes zwischen 380 und 430 nm (Gitterposition 400 nm) dargestellt
werden.

Abb. 5.1 zeigt das Spektrum der Sonne mit den Spektren der beiden Referenzlicht-
quellen Quecksilber und Argon. Deutlich sind die unterschiedlichen Absorptionslinien
im Sonnenspektrum und die Emissionslinien in den Spektren der Referenzlichtquellen
zu erkennen.

2. Bearbeitung der Rohdaten

Zur Gewinnung der Schwérzungskurve wurde das Negativ digitalisiert auf Photo-
CD gebracht. In einem Bildverarbeitungsprogramm wurden nach Kontrastbearbei-
tung die einzelnen Spektren als schmale Streifen ausgeschnitten. Dabei ist auf exakte
Gleichheit in der L&nge zu achten, damit die Wellenlangenzuordnung fur alle Spek-
tren erhalten bleibt. Die Spektrenausschnitte hatten dann eine Gréf3e von ca. 50 x 1800
Pixel; d.h. der Bereich zwischen 380 und 430 nm wurde auf 1800 Pixel verteilt. Die
Spektrenbreite betrug demnach 50 Pixel. Diese Spektrenausschnitte wurden als RAW-
Datei gespeichert, in der flr jedes Pixel die Farbinformation hexadezimal abgelegt ist.

Zur Gewinnung des entsprechenden Dezimalwertes (0 fur schwarz, 255 fur weif3)
wurde das Bild in einem Programm von Dieter Goretzki zeilenweise ausgelesen und
als Matrix (50x1800) in einer Datei abgelegt.

Diese wiederum wurde zur weiteren Bearbeitung in Excel eingelesen mit dem Ziel
einer Darstellung des Spektrums von 1x1800 Datenpunkten. Zur Verbesserung des
Linien/Untergrundverhéltnisses wurden die dezimalen Schwarzungswerte zeilenweise
summiert.

Abb. 5.1 183t aber erkennen, daf langs einer Absorptions- bzw. Emissionslinie kei-
ne vollkommene Gleichheit in der Schwarzung herrscht. Um den homogenen Kernbe-
reich zu erkennen sollte die Streuung innerhalb einer Zeile minimal werden.

Dazu bietet sich die Berechnung der Standardabweichung an. Auffallende Abwei-
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Sanne 400 nim
Kalibration mit Hg und Ar
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Abbildung 5.3: Spektrum der Sonne nach Kalibration

chung einer Zeile von der durchschnittlichen Standardabweichung, lieR sofort Inho-
mogenitét langst einer Spektrallinie erkennen.

Eliminierung der entsprechenden Spalten fiihrte zum Schluf? zu Spektrenstreifen
von 40x1800 Pixeln, die zur zeilenweisen Endsummierung herangezogen wurden. Das
Ergebnis zeigt Abb. 5.2.

Im Gegensatz zu reinen Element-Linienspektren ohne erkennbaren Untergrund
flhrt die Veranderung der Untergrundintensitat tber die Aufnahmeflache beim Son-
nenspektrum zu der in Abb. 5.2 auffallenden bogenférmigen Spektrendarstellung.

Zur Nivellierung auf gleichen Untergrund ist das Programm MK auf3erordentlich
hilfreich.

Dieses und andere Programme zur Auswertung und Berechnung von Spektren
wurden von R. O. Gray fiir DOS- und Linux-Systeme geschrieben
(ftp://am.appstate.edu/pub/prog/grayro) als Alternative zum Profi-Programm MI-
DAS unter Linux.

Unter gleichen Bedingungen wurden die Spektrenausschnitte der Referenzspek-
tren von Quecksilber und Argon ausgewertet.

Durch pixelgleiche Gegenuberstellung aller Spektren und den bekannten Linien
der Referenzspektren wurde im weiteren eine Kalibrationsgerade berechnet; damit lie}
sich jedem Pixel eine Wellenldnge zuordnen. Abb. 5.3 zeigt das Ergebnis fiir das Son-
nenspektrum.

3. Zuordnung der Linien

Eine schwierige Aufgabe besteht in der Identifizierung der Linien. Gerade wegen
des Linienreichtums des Sonnenspektrums ist die Zuordnung mit Hilfe von Tabellen-
werken mithsam und nicht immer eindeutig zumal nicht unbedingt erwartet werden
kann, dal? unter den bisher dargestellten Amateurbedingungen eine Linienpositionie-
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rung auf 0,1 nm genau erreicht werden kann. Zur Verdeutlichung zeigt nachstehende
Tabelle einen Ausschnitt aus einer Datenbank. Die Wellenlangen sind hier in Angstrém
angegeben (10 A= 1nm).

Wellenldange Element

4080,021 Ca
4080,216 Fe
4080,23 Nd
4080,44 Ce
4080,572 Sc
4080,572 Cr
4080,89 Fe
4081,1 @)

4081,2 Cr
4081,22 Ce
4081,22 Zr
4081,22 Y

4081,223 Fe

Als Alternative wurde die Mdglichkeit tiber die Spektrenberechnung versucht. Da-
zu wurde mit dem Programm SPECTRUM von R. O. Gray ein Sternenspektrum nach
dem Sternatmosphéren-Modell von Robert Kurucz berechnet. Fir die Sonne wurden
als physikalische Parameter fiir typische G-Sterne eine effektive Oberflachentempera-
tur von 5770 K und eine Schwerebeschleunigung von log(g) = 4,4 vorgeschlagen.

Von einem Stern als Gasball wird das Profil von Absorptionslinien durch die turbu-
lente Bewegungen der Gasoberflache beeinflulRt. Da die Beeinflussung nur innerhalb
der optischen Tiefe der Gasoberflachenschicht erfolgt, spricht man von Mikroturbo-
lenz.

Auch diese wird im Sternatmospharen-Modell berticksichtigt und ein Wert von 2
km/sec gewdhlt. Das berechnete Spektrum zeigt Abb.5.4. Eine gute Ubereinstimmung
in der relativen Linien- und Intensitatsabfolge zum beobachteten Spektrum ist deutlich
zu erkennen.

Dieses Ergebnis fiihrte in der Diskussion mit Mitgliedern der Fachgruppe Stern-
spektroskopie zur Idee der Linienidentifizierung durch Spektrenberechnung mit gezielt
modifizierter Elementhdufigkeit. Die Elementhaufigkeiten in Sternatmosphéren wird
in einem logarithmischem Malistab bezogen auf Wasserstoff log(H)=12 angegeben.

Zur Modifizierung wurde die dem Sternmodell zugrunde liegende Elementhaufig-
keit fur das jeweils interessierende Element bewuf3t herabgesetzt, z.B. log(Fe)=0,01.

AbDb.5.5 - 5.7 zeigen Ergebnisse fir die Elemente Eisen, Calzium und Strontium.

Das Ergebnis der Auswertung der Rechenoperationen auch fiir weitere Elemente
ist in Abb.5.8 dargestellt. Oberhalb des Spektrum sind zusatzlich die Frauenhoferschen
Kurzbezeichnungen mit angegeben.

Die Linien Sr (407,7nm) und Fe (414,4nm) sind hervorgehoben wegen ihrer be-
sonderen Bedeutung als Klassifikationskriterium.

So dient das Linienstarkenverhdltnis von Sr 407,7 / Fe 406,3 und Sr 407,7 / Ca
422,7 als Kriterium zur Einordnung der Sterne in die Leuchtkraftklassen | - VV des
Yerkes-Systems.

Das Linienstarkenverhaltnis von Fe 414,4 | Hs 410,2 dagegen ist ein wichtiges
Kriterium zur Festlegung der Havard-Unterklasse innerhalb des Sterntyps G, zu dem
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Sonne berechnet nach dem Modell von Kurucz
Teff=5770 K; Mikroturbolenz=2 km/se¢; Schwerebeschleunigung log(g)=4,4
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Abbildung 5.4: Berechnetes Spektrum eines G-Sterns

Sonne berechnet
ohne Calcium
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Abbildung 5.5: Berechnetes Sternspektrum mit (—) und ohne (- - -) Calzium
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Sonne herechnet
ohne Eisen
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Abbildung 5.6: Berechnetes Sternspektrum mit (durchgezogene Linie) und ohne (ge-
strichelte Linie) Eisen

Sonne herechnet
ohne Eisen

02

a
380 32 3064 306 368 3I90 392 394 396 395 400 402 404 406 408 410 412 414 416 418 420 422 424 426 426 430
nm

Abbildung 5.7: Berechnetes Sternspektrum mit (durchgezogene Linie) und ohne (ge-
strichelte Linie) Strontium
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Sorna 400 nim
Kalibration mit Hg und Ar
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Abbildung 5.8: Linienzugeordnetes Sonnenspektrum

auch die Sonne gehort.
4. Bewertung
In nachstehender Tabelle sind fur einige Linien die ermittelten Wellenl&ngen denen
der Literatur gegentibergestellt.
beobachtet Literatur
nm nm
384,3 386,1 Fe
386,6 387,8 Fe
387,8 388,6 Fe
393,7 3934 Ca
397,1 396,9 Ca
400,8 400,6 Fe
404,6 404,6 Fe
406,4 406,4 Fe
407,2 407,2 Fe
407,7 407,8 Sr
410,2 410,2 Hg
414,4 4144 Fe
422,8 422,71 Ca
Die schlechtere Ubereinstimmung bis ca. 400 nm konnte auf fehlende Kalibra-
tionslinien in diesem Bereich zuriickgefiinrt werden. Die weitere gute Ubereinstim-
mung der ermittelten Linienpositionen mit denen der Literatur zeigt die Moglichkeit,
die auch unter Amateurbedingungen erreicht werden kdnnen. Verbesserungsmoglich-
keiten bestehen in der Optimierung des optischen Designs, in der Verwendung noch
geringerer Spaltbreite und in der Verwendung feinkdrnigeren Filmmaterials.
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5.1.2 Spektroskopie an der Volkssternwarte Radebeul

Hans-Georg Zaunick

Anders als bei der Spektroskopie der dusserst lichtschwachen Sterne gestaltet sich
die Beobachtung des Sonnenspektrums vergleichsweise einfacher. Die Intensitét des
Sonnenlichtes ist so gross, dass nicht auf die Lichtstarke der Optik geachtet werden
muss. Das wiederum erlaubt eine betrdchtlich grossere Auflésung des Spektrographen.
Der Sonnenspektrograph an der Volkssternwarte Radebeul wurde nach Vorlagen des
Amerikaners F. N. VEIO (deutsche Ubersetzung und Publikation von Ulrich Fritz)
konstruiert. Es handelt sich hierbei um einen Gitterspektrographen nach dem Prinzip
von LITTROW [Ing70] (Abb. 5.9) mit der Mdglichkeit der Beobachtung des Sonnen-
bildes im streng monochromatischen Licht beliebiger Wellenlange (Spektrohelioskop).
[Veia],[Veib]

Abbildung 5.9: Der Radebeuler Spektrograph

Die Apparatur (Strahlengang s. Abb.5.10) besteht zunéchst aus den beiden Coelo-
statenspiegeln, die das Licht der Uber den Himmel wandernden Sonne in eine feste
Richtung zum Spektrographen lenken. Der Hauptspiegel rotiert dabei bedingt durch
die Symmetrie der Zwei-Spiegel-Anordnung einmal in 48 Stunden um die Polach-
se und reflektiert das Sonnenlicht auf den feststehenden Deklinationsspiegel. Dieser
sorgt fir die Umlenkung des Strahlenganges genau in Nord-Siid Richtung. Hinter dem
Coelostaten sitzt das Hauptobjektiv (136/3400), welches die Sonne scharf in einer (jah-
reszeitlich abhéngigen) Grdsse von ca. 32 mm auf einen Mikrometerspalt abbildet.
Das den i.a. nur wenige Dutzend um breiten Spalt passierende Licht fallt am anderen
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Abbildung 5.10: Der Strahlengang

Ende des Strahlenganges durch eine Kollimatorlinse (90/3800), die den divergenten
Strahlengang parallel auf das Reflexionsgitter projiziert. Im Falle des hier erlauter-
ten Spektrographen ist ein Gitter mit einer freien Flache von 58 x 68 mm? und 651
Spalten pro mm im Einsatz. Bedingt durch die spezifische Geometrie der Gitterspalte
wird der Hauptteil des einfallenden Lichtes in das Spektrum erster Ordnung konzen-
triert (BLAZE-Gitter), weshalb praktisch nur in diesem Bereich gearbeitet wird. Das
am Gitter durch Beugung entstandene Spektrum durchlduft wiederholt die Kollima-
torlinse (Prinzip der Autokollimation) und wird durch diese im Abstand ihrer Brenn-
weite (3,8 m) in der Fokalebene abgebildet. Das Offnungsverhéltnis des Kollimators
bestimmt die Gesamtlichtstarke der Anordnung, also 1:42 (vollstdndige Ausleuchtung
der Gitterflaiche vorausgesetzt). Zur Vermeidung des schon in geringen Intensititen
extrem storenden Streulichtes miissen beim Bau eines Spektrographen diverse MaR-
nahmen getroffen werden. So ist die plankonvexe Kollimatorlinse leicht gegen die
Vertikale geneigt, um die Reflexion der Planseite zu eliminieren. Die dem Gitter zuge-
wandte Konvexseite wirkt auf einen geringen Teil des einfallenden Lichtes im Inneren
der Linse als Hohlspiegel. Dessen Reflex in Richtung des Okulareinblickes wird mit-
tels einer 5mm grossen Velourpapierblende im Strahlengang abgefangen. Stérende
Riickstreuungen des Spektrums an den Linsenflachen schlieBlich werden durch auf-
geklebte schwarze Papierstreifen beseitigt. Der Abstand vom Eintrittsspalt bzw. Aus-
trittsfenster ist infolge der Dispersion des Linsenglases wellenlangenabhéngig. Mit
Hilfe eines Getriebemotors lasst sich die Lage der Fokalebene durch Verschieben des
Kollimators jedoch variieren. Da im Austrittsfenster durch die Kombination eines Nor-
malobjektives und eines 16-mm-Okulars der beobachtbare Ausschnitt des Spektrums
mit ca. 60 A sehr klein ist, kann das Spektrum nach oben bzw. unten ,,verschoben*
werden. Dies wird durch eine ebenfalls getriebemotorgesteuerte Neigung des Gitters
realisiert. Diese betragt fur den dussersten violetten Bereich 7,2°, fir das nahe Infrarot
13,6° gegen die Vertikale.

Das theoretische Auflésungsvermogen eines Spektrographen wird durch das Rayleigh-
Kriterium bestimmt. In unserem Fall liegt es bei AA = 0,01 nm im griinen Spektral-
bereich. In der Praxis wird die spektrale Auflésung jedoch durch eine Reihe von kon-
struktionsbedingten Einschrdnkungen und Kompromissen begrenzt. Ein mafigeblicher
Faktor ist der Winkel, unter dem der Eintrittsspalt am Orte des Gitters erscheint. Folg-
lich lasst sich durch einen moglichst groRen Abstand Eintrittsspalt - Kollimator die
tatséchliche Auflésung an die theoretische annéhern. Die Erfahrung hat nun gezeigt,
dass bei einer Entfernung von etwa 4 m und einer Offnung des Eintrittsspaltes von
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ca. 20 um die Auflésungsgrenze des Gitters schon erreicht ist. Ab einer bestimmten
Spaltbreite abwarts wird die effektive Auflésung des Spektrographen also nicht mehr
erhoht, sondern es tritt nur noch eine Verminderung der Lichtintensitat ein.

Wird das Sonnenlicht mit dem oben beschriebenen oder einem &hnlichen Aufbau
in seine spektralen Bestandteile zerlegt, fallt sofort eine Vielzahl von dunklen Linien
entlang des spektralen Kontinuums auf. Diese nach Joseph von FRAUNHOFER be-
nannten Erscheinungen lassen sich auf Energietibergéange in den Atomen der 5700 K
heissen Gase in der Chromosphére (Sonnenatmosphare) zurilickfiihren. Das zunéchst
aus einem ununterbrochenem Kontinuum bestehende Licht der aus der Photosphare
kommenden Strahlung wird nur bei diskreten Wellenlangen in der Chromosphéare ab-
sorbiert, und zwar fur jedes Element auf eine ganz charakteristische Weise. Das Ge-
samtbild dieser Absorptionslinien ist quasi ein Spiegel der in der Sonnenatmosphare
auftretenden Zustande und Prozesse. Eine ausfiihrliche Beschreibung dieser Vorgange
schlage man z.B. in [Kal94] oder [Gra28] nach.

LEHE i

Abbildung 5.11: Ausschnitt aus dem Sonnenspektrum

Mit dem Sonnenspektrographen ist es nun maglich, im hochaufgeldsten Spektrum
selbst schwache Absorptionslinien seltener Elemente nachzuweisen. Abb.5.11 zeigt
einen Ausschnitt von 40 A (4 nm) spektraler Breite in der Umgebung der Fraunhofer-
b-Linien (Mg) bei ca. 5200 A Wellenlange. Es sind deutlich Linien von z.B. Eisen,
Magnesium, Kalzium, Chrom und sogar Titan zu sehen [Sai55],[Mit75]. Die Linien-
stérke ist dabei nur ein mittelbarer Indikator fir die Elementhdufigkeit. Beispielsweise
erzeugt einfach ionisiertes Kalzium (Call) viel starkere Linien als das am héufigsten
vorkommende Element Wasserstoff. Diese Erscheinung ist in den Unterschieden der
Anregungsenergien der Atome verschiedener Elemente zu suchen. [Kal94], [Gra28],
[Str37]

Im Gegensatz zu Abb. 5.11 zeigt Abb. 5.12 keine Absorptionslinien der Sonnenat-
mosphare mehr, sondern in diesem roten Teil des Spektrums (6855 A - 6915 A) treten
die Absorptionen der Sauerstoffmolekile (O;) der Erdatmosphére hervor (tellurische
Linien). Typisch fur Molekulspektren ist die doppelte Linienstruktur (Banden) sowie
das ,,Zusammenlaufen“ der Linien im sog. Bandenkopf. Diese im \Vergleich zu Atom-
spektren komplexere Struktur der Molekilabsorptionen liegt im Vorhandensein zu-
séatzlicher Freiheitsgrade bei der Energieaufnahme und -abgabe begriindet [Kal94]. In
Abb. 5.13 sind die beiden gelben Na- (Fraunhofer-D) Linien zu verschiedenen Tages-
zeiten dargestellt. Wahrend die Linien um die Mittagszeit noch deutlich hervortreten,
sind sie 10 Minuten vor Sonnenuntergang nicht mehr so deutlich in dem Gewirr der sie
umgebenden, starker gewordenen tellurischen Linien wahrzunehmen. Bei tiefstehen-
der Sonne ist der Lichtweg in der Erdatmosphare viel groRRer als bei vergleichsweise
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Abbildung 5.12: Atmosphérische O,-Absorption

grofRem Horizontabstand. Das Licht passiert dabei viel mehr atmosphérische Mole-
kile, die eine starkere Absorption von fur Sauerstoff, Wasserdampf, Stickstoff etc.
typischen Wellenlangen bewirken.

Abbildung 5.13: Na-D im Sonnenspektrum zu verschiedenen Tageszeiten

Bei der Uberbelichtung des spektralen Kontinuums tritt am Rand des Sonnenbil-
des die nur einige Tausend km starke, schwécher strahlende und emittierende Chromo-
sphére hervor (Abb. 5.14). Die starke H,-Absorptionslinie geht am Sonnenrand durch
das in ihr absorbierte und in alle Richtungen gestreute Licht erkennbar in Emission
uber.

Im Zentrum von Sonnenflecken existieren extrem starke Magnetfelder. Der hol-
landische Physiker Pieter ZEEMAN (Nobelpreis 1902) beobachtete schon 1896 eine
Aufspaltung von Spektrallinien in starken Magnetfeldern [Gra28],[Str37]. Dieser nach
ihm benannte Effekt hangt ursachlich mit der Polarisation der Atomdrehimpulse im
Magnetfeld, wodurch sich die Energieniveaus aufsplitten, zusammen.

Die Uberpriifung, ob in den Magnetfeldern der Sonnenflecke der Zeeman-Effekt
tatsachlich vorliegt, ist denkbar kompliziert. Rein rechnerisch betréagt die Aufspaltung
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Abbildung 5.14: Spektrum der Chromosphére

Abbildung 5.15: Spektrum mit Sonnenfleck

beispielsweise in der Hy-Linie (656 nm) nur AA = 0,04 nm bei einer Magnetfeld-
stérke von einem Tesla, liegt also nur knapp oberhalb des theoretischen Auflésungs-
vermogens des Spektrographen. Zum Nachweis der magnetischen Linienaufspaltung
ist besonders der rote Bereich des Spektrums zwischen H,-Linie und NaD-Linien ge-
eignet, da die GroRe der Aufspaltung mit der Wellenlange zunimmt. AuRerdem befin-
den sich in diesem Bereich viele diinne und scharf begrenzte Metallinien. Visuell ist
die Beobachtung des Effektes natiirlich besser nachzuvollziehen, da die Position des
Sonnenfleckes im Spektrum durch geringe Winderschiitterungen an den Coelostaten-
spiegeln schwankt. Die photographische Aufnahme (Abb. 5.15) zeigt deshalb entlang
des Sonnenflecks nur leichte Verdickungen der Absorptionslinien. Die Beobachtung
des Zeeman-Effektes lohnt sich aufgrund seines schwierigen Nachweises in Zeiten
hoher Sonnenaktivitat, wenn ausreichend grof3e Flecken auf der Sonnenoberflache zur
Verfuigung stehen und somit die Magnetfelder geniigend groRe Stérken erreichen.

Die starke Auftrennung des Lichtes in das Spektrum durch den Spektrographen
kann dazu genutzt werden, die Sonnenoberflache in einem engen Spektralbereich zu
beobachten. Dazu werden vor Ein- und Austrittsspalt quaderférmige Anderson-Prismen
(Abb. 5.16) angebracht, die in eine Rotation mit 6s~! versetzt werden und dadurch
das gesamte Sonnenbild 24 mal pro Sekunde (flimmerfrei) vor dem Spalt vorbeilau-
fen lasst. Am Okularauszug lasst sich nun je nach eingestellter Wellenlénge ein streng
monochromatisches Sonnenbild mit einer Halbwertsbreite von mindestens 0,5 A be-
obachten.

Abb. 5.17 zeigt eine Aufnahme der Sonne im Weil3licht, so dass vorzugsweise die
Photosphdre sichtbar ist. Im monochromatischen Licht der H,-Linie hingegen offenba-
ren sich interessante Strukturen der duBeren Chromosphére (Abb. 5.18). Belichtet wur-
de dabei 4s auf ORWO NP27-Emulsion am gleichen Tag einige Stunden spéter. Die
hellen Flachen sind chromosphérische Fackelgebiete unter denen sich Sonnenflecke
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Abbildung 5.16: Die Anderson-Prismen

verbergen. Filamente (Protuberanzen vor der Sonnenaoberflache) erscheinen schwarz.
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Abbildung 5.17: Die Sonne im Weillicht

Abbildung 5.18: Die Sonne im H,-Licht

5.2 \Veranderliche Sterne

Ernst Pollmann

521 Cepheiden
Beobachtungsmdoglichkeiten

Abhéngig von der Phase des Pulsationslichtwechsels, Verdnderung des Spektraltyps
von F nach G. Mit Objektivprismengeréten fotografisch erfassbar. Im Bereich des G-
Bandes Dispersion von ca. 100-200 A/mm und Spektrenscannung erforderlich [Pol85].

522 Mira-Sterne
Beobachtungsmadglichkeiten

Abhangig von der Phase des Pulsationslichtwechsels gravierende Verdnderung des ge-
samten sichtbaren Spektrums. Auffalligstes Merkmal: Auftreten u. Verschwinden von
Balmerlinien in Emission; wechselnde Starke der TiO-Absorptionsbanden. Mit Ob-
jektivprismengeraten fotografisch erfassbar. Dispersion von ca. 100-200 A/mm und
Spektrenscannung erforderlich [Pol96a].
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Abbildung 5.19: Spektren verschiedener Phasen von 6 Cephei

Spektral- und Helligkeitsverhalten des Mirasternes o Ceti

Die heutige Amateurastronomie, mit ihrer instrumentellen, oft gar computergestitzten
Ausstattung, er6ffnet Beobachtungsmdglichkeiten, die noch vor wenigen Jahren aus-
schlielich der professionellen Astronomie vorbehalten waren. Nicht zuletzt dank der
segensreichen Entwicklung der CCD-Technik, sind bei uns Amateuren die Beobach-
tungsperspektiven derart vielfaltig geworden, dass beispielsweise im Bereich der Ver-
anderlichenbeobachtung durchaus die bereits vorhandenen Ansétze wissenschaftlicher
Betétigung ausgedehnt werden kdnnen. Die professionelle Veranderlichenforschung
tragt mit ihren Beobachtungsmethoden und -techniken der Tatsache Rechnung, dass
die Physik der Sternatmospharen sich ganzheitlich mit all ihren Erscheinungsformen
darstellt.

Damit ist gemeint, dass die empfangene Strahlung als komplexer Informations-
trager der physikalischen Prozesse auf und in dem beobachteten Stern gesamthaft
verstanden werden muf3. Dies gilt gleichermaRen flr die Intensitat des Lichtes, wie
auch flr dessen spektrale Zusammensetzung. Die simultane Verkntpfung von Hellig-
keitsmessungen und Spektroskopie, eine Selbstverstédndlichkeit in der Fachastronomie,
spiegelt diesen Zusammenhang wider. Was bedeutet das fiir die Amateurastronomie?

Durch Schaffung verbindender Elemente, beispielsweise durch die Wahl gemein-
samer Beobachtungsobjekte oder -programme, konnte die lichtmessende und die spek-
troskopierende Zunft ebenfalls zum Beobachtungsdualismus Spektroskopie/Photome-
trie gelangen.

Die nachfolgende Ubersicht einer Beobachtungsreihe des Zeitraumes 1989-1992
am Mirastern o Ceti, verbindet visuelle Helligkeitsschatzungen aus der Datenbank
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der AFOEV ! mit fotografischen Spektralbeobachtungen einer Gemeinschaftsbeob-
achtung von Bernd Hanisch, Frankfurt/Oder und dem Verfasser. Bei den Spektralbe-
obachtungen handelt es sich um die einfachste aller Aufnahmetechniken - der Ob-
jektivprismentechnik. Durch Verbreiterung des fadenférmigen Sternspektrums in der
Filmebene und anschlieBendem Scannen auf einem Registrierphotometer der Fach-
gruppe SPEKTROSKOPIE sind im genannten Zeitraum Spektren gewonnen worden,
die hier im Zusammenhang mit dem Helligkeitsverhalten des Sterns zur Diskussion
gestellt werden.
Die im Spektrum von o Ceti leicht erkennbaren auffalligsten Erscheinungen sind

¢ die starken Absorptionsbanden der Kohlenstoffverbindung C,
o die Molekilbanden des Titanoxid TiO
¢ und die nicht zu Gibersehenden Emissionslinien des Wasserstoffs H,, und H;

Das Intensitatsverhalten dieser Banden bzw. Linien im Zusammenhang mit dem
Lichtwechsel des Sterns zu erkennen, fiihrt unmittelbar zu Einblicken in die periodi-
schen Geschehnisse der Sternatmosphére. In der Abbildung 5.20 ist als exemplari-
sches Beispiel die Scannung eines fotografischen Negativspektrums von o Ceti vom
27.12.1989 dargestellt.

Die Frage ist, nach welchem Muster die oben erwéhnten Banden und Linien inten-
sitatsmaRig ausgemessen werden kénnen. Im einfachsten Fall konnte dies geschehen,
in dem die maximale Tiefe einer Linieneinsenkung, bzw. die maximale Hohe eines
Emissionspeaks in Anteilen des Kontinuumbetrages ausgedrickt werden. In stark mas-
kierten Spektren, wie das bei den Mirasternen immer der Fall ist, fihrt diese Methodik
jedoch nur zu bedingt brauchbaren Resultaten. Doch gerade wegen ihrer Einfachheit in
der praktischen Durchfiihrung soll sie hier trotz aller Vorbehalte demonstrationshalber
erlautert werden.

Die Definition des Kontinuums Uber oder unter einer Linie ist gegeben als Ver-
bindungslinie zwischen den beidseitig auslaufenden Linienflugeln. In der subjektiven
Festlegung dieser Verbindungslinie ist auch zugleich der groRte Unsicherheitsfaktor
der Messung zu finden. Von dieser Verbindungslinie aus wird im Peakmaximum das
Lot geféllt bis hinunter zum klaren Film, wobei der Abstand der beiden Schnittpunkte
den Kontinuumsbetrag beschreibt.

Zu den Ursachen des Lichtwechsels werden in der Literatur [SE90], [Hof70] neben
der Pulsation Durchlassigkeitsdnderungen der duReren Atmosphéarenschichten, etwa
die Bildung von Kohlenstoffteilchen diskutiert. AuBerdem ist in [SE9Q] zu lesen, dass
die Betrage der visuellen Helligkeitsamplituden von o Ceti weitgehend bedingt sind
durch Intensitasvariationen der visuellen TiO- und C, -Banden.

Die Gegeniberstellung des visuellen Lichtwechsels des Sterns aus vier Beobach-
tungzyklen zum relativen Intensitatsverhalten der TiO-Banden zeigt Abbildung 5.21.

Wir finden im wesentlichen in diesem Beobachtungsbefund eine fiir den Licht-
wechsel der Mirasterne zugrunde liegende Ursache bestétigt : In Form des zeit- bzw.
helligkeitsanlogen Verhaltens, waren zur Zeit der Maximalhelligkeit die TiO-Banden
(516,7 499,5 und 476,1nm) in ihrer Minimalintensitat anzutreffen, um dann mit ab-
nehmender Helligkeit wieder zuzunehmen. Hinsichtlich des Intensitatsverhaltens der

LAsociation Francaise des Observateurs d’Etoiles Variables
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Abbildung 5.20: Beispiel der photometrischen Scannung eines Negativspektrums von
o Ceti

Emissionslinien des Wasserstoffs H, und Hzelta im Zusammenhang mit dem Licht-
wechsel ist in [SEQ0] folgendes zu lesen :

Die Emissionslinien treten etwa wahrend eines Drittels der Periode auf und errei-
chen ihre grofte Starke wahrend des Helligkeitsabfalls nach dem Maximum.

Abbildung 5.22 zeigt den Befund unserer Beobachtungen: In den Zyklen I, 111 und
IV ist die Maximalintensitat der H,- und Hs- Emissionen in der Tat im absteigen-
den Ast der V-Helligkeit nach dem Maximum wiederzufinden. Weniger deutlich stellt
sich Zyklus 1l dar. Hier scheint die Maximalhelligkeit etwa mit der Maximalintensitét
der Emissionen zusammenzufallen. Man kann davon ausgehen, dass mit feineren Aus-
wertemethoden in der Intensitdtsbestimmung die Streuung der EinzelmeRwerte auch
geringer ausfallen wiirde. Man denke in diesem Zusammenhang nur an den EinfluR
des Pseudokontinuums, bedingt durch die spektrale Epfindlichkeitsfunktion des Films
und die Durchléssigkeitscharakteristik der Spektrographenoptik.

Verénderlichenspektroskopie der einfachsten Art, wie hier vorgestellt, verkniipft
mit dem Helligkeitsverhalten des Sterns, ertffnet im Sinne von Gemeinschaftsarbei-
ten zwischen Amateuren der lichtmessenden und der spektroskopischen Zunft Mdég-
lichkeiten, astrophysikalische Zusammenhénge in den Atmosphdren der Sterne in den
Grundziigen nachzuvollziehen.

5.2.3 Emissiondliniensterne

Beobachtungsmdglichkeiten

Sterne mit Gashullen und/oder Gasscheiben. U.a. Wasserstoff-Balmerlinien (vorzugs-
weise Ha als Emissions- und/oder Absorptionslinien. Fotografisch, jedoch vorzugs-
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Abbildung 5.21: Relatives Intensitatsverhalten der TiO-Banden
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Abbildung 5.23: Lichtkurve von o Ceti

weise mit CCD-Kamera zu beobachten. Objektivprismengerate Auflésung etwa 5 Angstr.
Spektrenscannung erforderlich [Pol97].

Einzelsterne (Beispiele): y Cas, P Cyg, ¢ Per, ¢ Tau, 48 Per, 3 Pisc
Bedeckungssysteme (Beispiele): VV Cep, 3 Lyr

diverse Felu. Cal-
Linien

diverse Fel u. Cal- Il
Linien T

Hel 5876
Hel 6678 —

atm., O, 6906—
Hel 7095 —

atm. H,0 7640 —

Abbildung 5.24: Spektrum von P Cygni

5.3 Kohlenstoffsterne

Beobachtungsmdglichkeiten

In Phasen gravierender Helligkeitsabnahme (einige Magnituden), Zunahme der C2-
C3-Banden im Bereich 5000-6000 Afotografisch mit Objektivprismengeréten beob-
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achtbar (Bildung v. Kohlenstoffstaub i. d. Photosphare). Dispersion von ca. 100-200
A/mm und Spektrenscannung erforderlich[Pol96b].
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Abbildung 5.25: Mikrophotometrische Registrierung eines fotografisch gewonnenen
Spektrums des Sterns Y CVn

5.4 Helle rote Uberriesen

Ernst Pollmann

Beobachtungsmdglichkeiten

Beobachtung chromospharischer Sternwinde im Call-Linienprofil (Bereich der Call-
Linie K 3934 A). Mit Objektivprismengeraten fotografisch erfassbar. Auflésung < 1

A, Spektrenscannung erforderlich [Pol94].

Abbildung 5.26: Spektrum von « Bootis
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5.5 Sterne unterschiedlicher Rotationsgeschwindigkeiten

Ernst Pollmann

Beobachtungsmdglichkeiten

Halbwertsbreite einiger Balmerlinien (H;s) in Abhéngigkeit der Geschwindigkeit ro-
tationsverbreitert (Dopplerverbreiterung). Beispiele: o Lyrae zu 8 CMi. Mit Objek-
tivprismengeraten fotografisch erfassbar. Auflésung mind. 1-5 A. Spektrenscannung
erforderlich [Pol88].
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5.6 Planetarische Nebel

Bernd Hanisch

Planetarische Nebel (PN) - da denkt wohl so mancher sofort an den bekannten Ring-
nebel in der Leier, der bei visuellen , aber auch bei vielen photographischen Beob-
achtungen oft als Paradestiick prasentiert wird. Beiden der genannten Beobachtungs-
methoden ist gemein, daB nur die integrale Lichterscheinung beobachtet werden kann.
Diese enthillt zwar manche Einzelheiten der Nebel, dennoch werden dem Beobachter
wichtige Informationen vorenthalten, wenn er nicht versucht, die spektrale Lichtzu-
sammensetzung néher zu untersuchen. Um dieses Ziel zu erreichen, sollten die Még-
lichkeiten der Spektralbeobachtung von PN erkundet werden, die sich dem Amateur
unter Verwendung einfacher Hilfsmittel bieten. Dieser im Sommer und Herbst 1995
unternommene Versuch soll im folgenden kurz beschrieben werden.

Allgemeine Bemerkungen zu planetarischen Nebeln

Der etwas irrefihrende Name entstammt offenbar Herschels visuellen Eindriicken am
Fernrohr, der das Aussehen einiger dieser Nebel mit Planetenscheiben verglich. Mit
Planeten haben diese Objekte allerdings nicht viel gemein. Bei PN handelt es sich
um leuchtende Gasnebel, die im Gegensatz zu den H 11-Gebieten sehr regelmaRige
Formen besitzen. Ein die spharische Gashiille ionisierender Zentralstern sehr hoher
Temperatur ist dabei das Symmetriezentrum. Die Ringerscheinung ist somit als Pro-
jektionseffekt zu verstehen. Mit derzeit etwa 1000 bekannten PN gelten sie als eine
eher seltene Erscheinung am Himmel. Wéhrend die kleinen Objekte uns nahezu stern-
formig erscheinen, haben die grofiten Exemplare einen Durchmesser von 15 Bogen-
minuten. Die durchschnittlichen Entfernungen liegen um 2000 Lichtjahre, die wahren
Durchmesser zwischen 20 und 40 AE. Da die Hille mit Geschwindigkeiten zwischen
20 und 50 km/s expandiert, kommt es zur langsamen Vermengung mit interstellarer
Materie, wodurch die Nebel mit der Zeit zunehmend diffuser und somit schwerer er-
kennbar werden. Mit einer geschétzten Lebensdauer von einigen hundert bis zu 10000
Jahren handelt es sich um relativ kurzlebige Objekte. PN entstehen in einer spaten
Entwicklungsphase massearmer Sterne (1 - 4 Sonnenmassen ). Sind im Zentralgebiet
die Vorrate an Kernenergie erschopft, kommt es zu Instabilitaten in der He-Brennzone.
Wiéhrend die &ulRere Hille abgestoRen wird, kontrahiert das Sterninnere zu einem Zen-
trum hoher Dichte und Temperatur.]WZ77].

Instrumente zur Spektroskopie von PN

Wegen der ohnehin geringen Lichtmengen erfolgte die Aufnahme der Spektren mittels
Obijektivprismenspektroskopie. Als Spektrograph diente ein Zeiss Meniscas 180/1800
mit einem F2-Objektivprisma von 210 mm Durchmesser und 5t brechendem Winkel
auf einer Zeiss Ib-Montierung. Als Strahlungsempfanger wurde die KODAK-Emulsion
T MAX 3200 verwendet. Die mittlere Dispersion betragt etwa 180 A/mm, was einer
Spektrumslange auf dem Negativ von 10 mm entspricht. Die Belichtungszeiten der
unverbreiterten Spektren liegen zwischen 20 und 60 min. Die Auswertung (Scannung)
erfolgte mit einem Zeiss-Registrierphotometer MD 100 und einem, vom Bonner Stern-
freund Helmut Knobloch geschriebenen, PC-Auswerteprogramm.
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Die Spektren der PN

Im Vergleich zu den bekannteren Absorptionslinienspektren von Sternen bestehen die
Obijektivprismenspektren der PN aus kettenartig aneinandergereihten, monochroma-
tischen Nebelbildern. Dabei wird das Licht nur bei wenigen Wellenldngen emittiert.
Die Spektren der Hille und des Zentralsterns sind stets Uberlagert. Die intensivsten
Emissionen im sichtbaren Bereich liegen den Elementen H, He, O, Ne, aber auch
C und N zugrunde. Im Vergleich zur sonstigen kosmischen Elementenhadufigkeit ist
bei PN das He Uberproportional haufig [WZ77]. Neben Linienemissionen sind in den
Nebelspektren auch kontinuierliche Lichtanteile sichtbar. Diese re-sultieren je nach
Spektralbereich teilweise vom Zentralstern, aber auch aus frei-freien Ubergangen (
Bremsstrahlung ) bzw. frei-gebundenen Ubergangen. Prinzipiell kann die Anregung
wie folgt beschrieben werden: Der sehr heilse Zentralstern sendet aufgrund seiner ho-
hen Temperatur harte UV-Strahlung aus, welche die Hille zum Leuchten anregt. Durch
Rekombinations- und Fluoreszenzmechanismen wird diese kurzwellige Strahlung in
der Hulle in sichtbares Licht umgewandelt. Die Zuordnung der Emissionen in den PN
zu den entsprechenden Elementen gestaltete sich anfangs problematisch, was nicht zu-
letzt dazu fuihrte, daR fiir die sehr intensiven griinen Sauerstofflinien bei ca. 5000 A, de-
ren Licht die Nebel in bestimmten Bereichen griin erscheinen l&i3t, zunéchst ein neues
chemisches Element, das ,,Nebulium®, postuliert wurde. Daher sind diese Linien heu-
te oft noch als N1 und N2 bezeichnet, was jedoch nichts mit dem Element Stickstoff
zu tun hat. Die richtige Zuordnung zum Element Sauerstoff wurde deshalb so spét er-
kannt, weil es sich hier, wie oft bei PN, um verbotene Linien handelt. Diese Linien
treten wegen der sehr geringen ibergangswahrscheinlichkeit unter irdischen Normal-
bedingungennicht auf und gelten deshalb als verboten. Man erkennt sie an der Anga-
be in eckigen Klammern, z.B. [O Il1]. Als Anregungsmechanismus fur diese Linien
wird in der Literatur hauptséchlich Elektronenstof’ diskutiert [Wur51]. Die Anregung
der verbotenen Linien ist an sehr geringe Materiedichten gebunden, welche dem irdi-
schen Hochvakuum entsprechen. Diese geringe Materiedichte ermdglicht eine lange
Verweildauer (1 - 10 s ) von Elektronen auf sogenannten metastabilen Energienive-
aus, die sich energetisch knapp tber dem Grundzustand befinden. Die Verweildauer
der Elektronen bei normalen {bergéngen liegt im Bereich von 10~8 s. Die sehr hohe
Intensitat der verbotenen [O I11] - Linien wird zum einen durch die grofle Ausdeh-
nung der sie erzeugenden Regionen (50 - 80% der Nebelmasse), zum anderen aber
auch durch die gleichzeitig relativ geringe Intensitét der erlaubten Linien verursacht
[Wur51]. Die Anregung bzw. das Erscheinen der verbotenen Linien in PN und ande-
ren Gasnebeln, wie z.B. den H I1-Gebieten, stellt eine bemerkenswerte physikalische
und chemische Besonderheit dar. Der fur das Entstehen wichtiger Linien und Kontinua
in PN verantwortliche Anregungsmechanismus wird aus einer in [Kal94] dargestellten
und hier leicht abgewandelten Darstellung Abb. 5.27 deutlich.

Spektroskopisch betrachtet gibt es durchaus Gemeinsamkeiten zwischen den H
I1-Gebieten ( wie z.B. dem Orionnebel ) und den PN, obgleich erstere entwicklungs-
geschichtlich der Sternentstehung, die PN jedoch einer spateren Entwicklungsphase
des Sterns zugeordnet werden. In beiden Fallen wird Gas durch heifle Sterne zum
Leuchten angeregt. Da die Zentralsterntemperaturen der PN die der anregenden Ster-
ne der H I1-Gebiete noch Ubertreffen, kann man bei den PN héhere Anregungs- und
lonisierungszusténde als in den H 11-Gebieten erwarten.
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Abbildung 5.27: Entstehung typischer Spektrallinien in Nebeln (nach [Kal94])

A: Photoionisation von Wasserstoff durch Absorption kurzwelliger Strahlung

B: Energieverlust des freien Elektrons durch nahe Passage eines Protons, frei-freier
Ubergang, Bremskontinuum

C: ZusammenstoR eines freien Elektrons mit einem O - lon

D: Anregung eines O - lons vom Grundzustand 3P auf 'D

E: Rekombination des freien Elektrons mit einem Proton auf das 4. Energieniveau ,
Brackett-Kontinuum

F: Ubergang vom 4. Energieniveau auf das 2. Energieniveau, H-Beta-Emission bei
4861 A

G: Ubergang vom 2. Energieniveau auf das 1. Energieniveau, Lyman-Alpha-Emission
bei 1216 A

H: Spontane Emission des O%* von D auf 3P, sehr intensive Nebellinien im griinen
Spektralbereich bei 5007 Aund 4995 A
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Interpretation der Nebelspektren, erste eigene Ergebnisse

Einige vom Autor aufgenommene Nebelspektren zeigt Abbildung 5.28. In Abbildung
5.29 und 5.30 sind die Rohscans von M 57 und NGC 6543 dargestellt. Wéhrend bei M
57 wegen des grofien Durchmessers jedes Nebelbild im Scan durch zwei Schwérzungs-
maxima dargestellt wird, reicht bei dem kleineren NGC 6543 die Auflésung nicht aus.
Aus den Spektren der PN sind eine Reihe von Informationen ableitbar: Zunéchst muf
die Emissionswellenldnge jedes monochromatischen Nebelbildes bestimmt werden.
Mit Hilfe von Vergleichsspektren oder Spektraltabellen erfolgt dann die Zuordnung zu
den entsprechenden Elemen- ten, die ihrerseits weitere Hinweise auf Anregungs- und
lonisierungszustédnde und im Falle der verbotenen Linien auch auf die Materiedichte
gibt. Die in Abb. 5.28 gezeigten Spektren zeigen monochromatische Nebelbilder der
Balmerlinien des Wasserstoffs, des zweifach ionisierten Sauerstoffes (intensivste Li-
nien im abgebildeten Spektralbereich), sowie vom einfach ionisierten Sauerstoff und
Helium und vom zweifach ionisierten Neon. Eine sehr intensive Linie bei den PN
ist auch die H-Alpha-Linie, die von der verwendeten Emulsion jedoch nicht abgebil-
det wurde. Auffallig ist weiterhin das Erscheinen der He II-Linie (4686 A) bei NGC
7662. Die zur Anregung dieser Linie erforderliche hohe Energie (ca. 54 eV ) deutet auf
einen besonders hohen Anregungsgrad in diesem Nebel hin. Ein Vergleich der Durch-
messer der einzelnen monochromatischen Nebelbilder weist im Zusammenhang mit
den dazugehdrigen lonisationspotentialen auf die lonisationsschichtung im Nebel hin.
Hierbei ist jedoch die Betrachtung der Nebelbilder bei vergleichbaren Schwarzungen
erforderlich, da unterschiedliche Durchmesser auch durch unterschiedlich lange Be-
lichtungszeiten vorgetduscht werden konnen. Prinzipiell sind die Bilder hoherer An-
regungszustande kleiner, da ihre Entstehungsorte ndher zum Zentralstern liegen. Mit
etwas Miihe kann man dies bei einem Vergleich der Bilder [Ne 111] und [O 11] bei M 57
erkennen. Durchmesser und Gestalt der einzelnen Nebelbilder geben auch Hinweise
auf die Materieverteilung in den einzelnen Hullenbereichen. Allerdings sind fur derar-
tige Beobachtungen langerbrennweitige Aufnahmen erforderlich. Aus den Intensitaten
der Nebelbilder kann auf die Lokalisierung der Hauptnebelmasse und qualitativ auch
auf die Temperatur des Zentralsternes geschlossen werden. Nach [Wur51] unterteilt
man in Abhéngigkeit vom Intensitatsverhaltnis [O I11] : H-Beta den Anregungsgrad
der Nebel wie folgt:

[O I11] : H-Beta 0 .... 1 entspricht einer niedrigen Anregung

[O ] : H-Beta 1 .... 15 und Abwesenheit von [He 11] und [Ne V] entspricht mittlerer
Anregung

[O 1] : H-Beta 1 .... 15 und Anwesenheit von [He I1] und [Ne V] entspricht hoher
Anregung

Im allgemeinen steigt die Anregung mit der Zentralsterntemperatur, auch wenn
der Anregungsgrad noch von anderen Faktoren (Abstand Stern-Hdlle, Hillendichte,
Nebelmasse etc.) abhangt. Eine groRe Helligkeitsdifferenz zwischen Zentralstern und
Nebel im visuellen Bereich deutet ebenfalls auf eine hohe Zentralsterntemperatur hin.
Aus Liniensaufspaltungen hochdispersiver Spaltaufnahmen monochromatischer Ne-
belbilder kann man die Expansionsgeschwindigkeit der Hillenbereiche ableiten.
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Abbildung 5.28: Spaltlose Spektralaufnahmen Planetarischer Nebel
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Abbildung 5.30: Rohscan von NGC 6543
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Die Spektroskopie der PN ist nach Meinung des Autors auch fir den Amateur
einen Versuch wert.

5.7 Novae

Ernst Pollmann

Beobachtungsmdglichkeiten

In verschiedenen Zustédnden der Novaentwicklung (bezeichnet mit QO bis Q9) fotogra-
fische Spektralbeobachtung mit einfachen Objektivprismenkameras im Bereich 7000-
3800 A Dispersion etwa 100-200 A/mm. Brennweiten ab etwa 300 mm. Prismen ca
60° F2/SF2.

Praemaximum: Schwache breite Absorptionen der Balmerse-
rie bis H8
Hauptspektrum (Q7-Q8): Wasserstoffemissionen; deutlich Metallemis-

sionen (Fe 1), (Ca Il), Emissionen von [N 1]
sehr schwach, [O I] relativ stark

Diffuses Funkenspektrum (Q8): breite diffuse Absorptionen von H, Ca Il, Mg
Il, Fe Il, Emissionen von H, Ca ll, Fe II, [O ]

Orionspektrum (Q8 - Q9): diffuse Absorptionen von H, He I, O Il, N 1II,
C II; diffuse Emissionenvon N II, N Ill, N IV,
He 11, [O 111]

Nebelstadium (Q9): verbotene Emissionslinien von [O 111], [N 1],

[Ne 1], [Fe Il,Fe IIl,....]

Belichtungszeiten je nach Helligkeit sehr verschieden. Filmmaterial siehe Aufsatz von
Dr. H. J. Zeitler und E. Pollmann in [Zei99]. Spektren nicht verbreitern. Scannung
(Registrierung auf Photometer, oder nach Methode von D. Goretzki [Gor98]) sinnvoll.
An Wasserstoffemissionen/Absorptionen P-Cygni-Profil beobachtbar. Ermdglicht Be-
stimmung der Expansionsgeschwindigkeiten der ausgestoRenen Hiille. Siehe auch die
Arbeit von A. Hénel [H76].



Kapitel 6

Selbstbau von Spektrographen

6.1 Einfuhrung

Stefan Griesing
Es gibt zwei Methoden, Licht in seine Farben zu zerlegen:

e mit Hilfe eines Beugungsgitters, bei dem das Spektrum mittels Interferenz er-
zeugt wird oder

e mit Hilfe eines Prismas, bei dem das Spektrum auf Grund der Dispersion ent-
steht.

Sowohl Gitter als auch Prisma haben Vor- und Nachteile.

Vorteile des Gitters: Linearitat, d.h. gleiche Strecken im Spektrum entsprechen
glei-chen Wellenlangenintervallen
Nachteile des Gitters: Verteilung des Lichts auf mehrere Maxima, von denen nur eines
verwendet wird

Vorteil des Prismas: kein Lichtverlust, da das Licht nur gebrochen und nicht ge-
beugt und somit auf mehrere Maxima aufgeteilt wird
Nachteil des Prismas: wellenldngenabhéngige Dispersion, also keine Linearitét

Nach sorgféltigem Abwagen entschied ich mich fir ein Prisma, da mir die hohe
Lichtausbeute den Nachteil der fehlenden Linearitat mehr als aufzuwiegen schien. Es
stellte sich aber die Frage, welches Prisma fur meinen Zweck geeignet ist.

Grundsétzlich gilt: die Glassorte und die GroRe des brechenden Winkels bestim-
men die Winkeldispersion (Mal3 fur die Auffacherung des Lichts) und damit, in \Ver-
bindung mit der Brennweite der Abbildungsoptik und dem Auflésungsvermdgen des
Films, die spektrale Auflésung.

Je groBer namlich der brechende Winkel und der Brechungsindex des Glases sind,
desto héher ist die Winkeldispersion. Leider sind Prismen aus hochbrechenden Glas-
sorten wie z.B. Schwerflint mit n = 1,69 sehr teuer, besonders, wenn sie einen grofien
brechenden Winkel aufweisen.

Fur meine Untersuchungen (grobe Spektralklassifikation) bendétigte ich jedoch kei-
ne allzu groRRe spektrale Aufldsung, und so entschied ich mich fur ein 45° Kron-
glasprisma, das zudem noch leichter zu beschaffen war als ein Flintglasprisma.

47
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Als néchstes galt es sich Gedanken Uber die Dimension des Prismas zu machen.
Das von mir verwendete CARL-ZEISS-SONNAR 2.8/180mm hat einen Linsendurch-
messer von 62 mm, den ich mdglichst vollstdndig ausnutzen wollte. Bei symmetri-
schem Durchgang des Lichts durch ein Prisma gilt fir den Eintrittswinkel «, der auch
gleich dem Austrittswinkel ist:

sinay = ny - sin(y/2)

n, : Brechungsindex bei der Wellenlénge A (hier 1,52 bei A = 546 nm)
v . brechender Winkel ( hier 45°)

Hieraus ergibt sich « zu 35,6°. Bei gegebenem Linsendurchmesser 183t sich jetzt
graphisch oder rechnerisch die Kantenlange des Prismas bzw. umgekehrt bei gegebe-
ner Kantenldnge der gerade noch ausgeleuchtete Objektivdurchmesser ermitteln.

Abbildung 6.1: Strahlengang durch das Prisma

Aus den Angeboten wéhlte ich ein Prisma mit 70 mm Kantenlange aus, das einen
Objektivdurchmesser von 53 mm ausleuchtet. Somit ging in Verbindung mit dem ein-
gesetzten 2fach Telekonverter lediglich eine Blende verloren. Mit dem gegebenen Pris-
ma liel sich dann auch die Spektrenléange auf dem Film errechnen. Dabei geht man da-
von aus, dass der Bereich von 369 nm bis 706 nm abgebildet wird. Die Spektrenlange
L ergibt sich aus:

L =2fsinAx
L =2fsin % - (arcsin nzg9 — arcsin nypg) ~ 7,95mm

f: Brennweite des Teleobjektivs (360 mm mit Konverter)

Bei 12facher VergroRerung ergab sich daraus eine Spektrenlange von knapp 9,6
cm auf dem Positiv. Als nachstes galt es eine Film- und Entwicklerkombination zu
finden, die folgende Eigenschaften erfillen sollten:

¢ hohe Empfindlichkeit

e geringer Schwarzschildefffekt (Abnahme der Empfindlichkeit mit zunehmender
Belichtungszeit)

e hohe Feinkdrnigkeit und Schérfe
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e kontrastreiche Wiedergabe der Linien

Farbfilme kamen von Anfang an nicht in Frage, da sie wesentlich weicher als Schwarz-
weilfilme arbeiten. In dem Schwarzweil3film KODAK T-MAX 100 (100 ASA Grun-
dempfindlichkeit) hatte ich ein aulerst feinkérniges und scharfes Fotomaterial gefun-
den, das zudem ein sehr giinstiges Schwarzschildverhalten aufweist. Der ideale Astro-
film also - wenn nicht die relativ geringe Empfindlichkeit wéare. Umfangreiche Ver-
suche flhrten zu der Entdeckung einer Entwicklerkombination, die die Empfindlich-
keit auf 800 ASA er-htéhte und zudem den gewinschten hohen Kontrast erzeugt: ich
entwickelte in Tetenal NEOPRESS HC 1+31 / Tetenal DOKUMOL 1+7 jeweils 10
Minuten bei 20 °C.

Technik der Spektralfotografie

Ein Prisma erzeugt von Sternen nur ein fadenférmige Spektren, die nicht gut ausge-
wertet werden kénnen. Um verbreiterte Spektren zu erhalten ging ich wie folgt vor:
Zuerst montierte ich die Kamera so auf der parallaktischen Fernrohrmontierung, dass
die Sterne bei Drehung der Rektaszensionsachse sich im Kamerasucher parallel zur
langen Seite des Kleinbildformats bewegten. Dann wurde das Prisma mit einer selbst
gebauten Halterung so vor das Objektiv montiert, dass dessen brechende Kante par-
allel zum Himmelsaquator ausgerichtet war. Bei dieser Prismenorientierung liegt das
Spektrum parallel zur kleinen Seite des Kleinbildformats.

Wiéhrend der Belichtung schaltet man periodisch die Nachfihrung ab und akti-
viert sie anschlielend wieder fur den gleichen Zeitraum, aber mit doppelter Nachfuhr-
geschwindigkeit. Das fadenformige Spektrum (berstreicht also innerhalb der Periode
zweimal ein bestimmtes Streckenintervall, das der Breite des Spektrums auf dem Ne-
gativ entspricht.

Fir das Erkennen der Linien reicht eine Breite von ca. 0,5 mm aus. Bei einer 12fa-
chen Nachvergrofierung hat das Spektrum somit eine Breite von 6 mm auf dem Posi-
tiv.Es sei noch angemerkt, dass fur Spektralaufnahmen, wie fur alle anderen astrono-
mischen Aufnahmen auch, ein moglichst dunkler Himmel von Vorteil ist.

6.2 Die CCD-Kamera

Michael Biuichner

Die Entwicklung der CCD als photoelektrischer Detektor begann im Jahre 1970
in den Bell Laboratories. Dort wurde an einem elektronischen Aufnahmematerial ge-
forscht, dessen Auslesemechanismus der gespeicherten Elektronen auf kollektive La-
dungskoppelung beruhte. Die Abkiirzung CCD steht fiir charge coupled device, zu
deutsch ladungsgekoppelter Speicherbaustein.

6.2.1 Aufbau eines CCD-Chips

Der CCD-Chipl besteht aus einem p-dotierten Siliziumsubstrat (d.h. Silizium mit De-
fektelektonen als Ladungstrdger) mit einer aufgedampften Schicht aus Siliziumdioxid
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Abbildung 6.2: Schematischer Abbildung 6.3: Die Erzeugung
Aufbau eines Pixels.[Bui91] eines Elektron-Loch-Paares

durch ein Photon[Bui91]

als Isolator. Auf dem Isolator sind rasterférmig Streifen aus polykristallinen Silizium
aufgebracht, welche die Reihen der Bildelemente (im Englischen picture elements,
abgekdrzt : Pixel) definieren. (vgl. Abb. 6.2)

Zu den Pixelreihen senkrecht stehende Streifen aus Silizium mit implantierten Bo-
ratomen verhindern eine Langsbewegung der Elektronen innerhalb der Pixelreihe. Die
letzte Pixelreihe auf dem Chip dient als serielles Register. Zusétzlich befindet sich
noch ein Verstarker auf dem Chip.

6.2.2 Funktionsweise einer CCD-Kamera

Wahrend einer Belichtung des CCD-Chips wird eine Spannung so angelegt, dal3 das
polykristalline Silizium positiv und das p-dotierte Silizium negativ geladen ist. Es ent-
steht also unter dem Siliziumdioxid eine ladungstrégerfreie Zone, eine Potentialsenke.
Fur die einfallenden Lichtphotonen sind die beiden oberen Schichten aus polykristalli-
nen Silizium und Siliziumdioxid durchlassig. Im Kristallgitter des p-dotierten Silizium
brechen die Photonen die kovalente Bindung auf und erzeugen ein Elektron-Loch-
Paar. Diesen physikalischen Vorgang nennt man auch den inneren Photoeffekt. Dabei
ist die Anzahl der freigesetzten Elektronen linear proportional zur Zahl der einfallen-
den Photonen. Wegen dieser Beziehung wird die CCD-Kamera oft auch als linearer
Photonendetektor bezeichnet. Die wahrend der Belichtungszeit freigesetzten Elektro-
nen werden in den Potentialsenken der Pixel gesammelt und die Defektelektronen in
das Silziumsubstrat abgedrangt. Die Pixel wirken hier als kleine Kondensatoren, die
Ladungspakete aus Elektronen speichern. Ist die Belichtung beendet, erfolgt das Aus-
lesen der Ladungspakete. Zu diesem Zweck wird die an das Polysilizium angelegte
Spannung von Plus nach Minus umgepolt. Dadurch werden die Barrieren des Poten-
tialwalls zerstort. Das Ladungspaket kann sich zum benachbarten Pixel bewegen und
nach erneutem Umpolen auch dort gespeichert werden. Bei jedem Ladungstransfer von
einer Pixelreihe zur ndchsten gelangen die Elektronenpakete der letzten Pixelreihe ins
serielle Register. Von dort werden sie zum Verstérker transferiert. Der Wirkungsgrad
fir den Ladungstransfer betragt 99,998 %, d.h. nach 100 Transfers gehen weniger als
1% der urspriinglich entstandenen freigesetzten Elektronen verloren. Das zeilenweise
Auslesen des CCD-Chips ist beendet, wenn alle Ladungen in den Verstarker gelangt
sind.
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Abbildung 6.4: Der schematische Weg der Bilddaten bis zum Computer.JAch93]

6.2.3 Entstehung eines CCD-Bildes

Die verstarkten Ladungen stellen analoge Signale dar. Damit der Computer aber ein
Bild darstellen kann, benétigt er digitale Daten. Das Umwandeln der analogen Signale
in digitale Werte geschieht mit Hilfe eines Analog/Digital-Umsetzers (ADC). Hierbei
entspricht einer bestimmten Ladungsmenge eine digitale Einheit (ADU). Der Rechner
ordnet den digitalen Werten dann Graustufen zu und so entsteht ein Bild. Abb 6.4

6.2.4 Eigenschaften einer CCD - Kamera

Der Vorteil der CCD -Kamera gegenuber herkémmlichen Detektoren in der Astrono-
mie (Auge, Photoplatte, Photomultiplier) ist die héhere Empfindlichkeit, die sich tber
einen grof3en Spektralbereich erstreckt.

Quantenausbeute

Als MaR fur die Empfindlichkeit wird die Quantenausbeute(QE) verwendet, die den
prozentualen Anteil der registrierten Photonen in bezug auf einen idealen Detektor an-
gibt. Bei Auge und Photoplatte liegt die Quantenausbeute bei etwa 1 %, professionelle
CCD-Kameras kdnnen dagegen bis zu 80 % erreichen. Abb 6.5

Spektrale Empfindlichkeit

Der CCD-Chip kann Licht mit einer Wellenlange zwischen 400nm und 1000nm regi-
strieren. Es besteht eine direkte Proportionalitdt zwischen der Wellenldnge des einfal-
lenden Lichtes und der Eindringtiefe der Photonen. Es gilt : Je kiirzer die Wellenldnge
des Lichtes, desto kleiner ist die Eindringtiefe der Photonen ins Silizium. Das Silizium
wird flr Lichtwellen mit 1100nm Wellenldnge durchsichtig, da die Photonenenergie
nicht mehr ausreicht, Elektron-Loch-Paare zu erzeugen. Und unterhalb von 400nm
ist das Silizium undurchsichtig. Fir UV-Beobachtungen werden speziell behandel-
te CCD-Chips verwendet. Die Empfindlichkeit ist auRerdem noch eine Funktion der
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Abbildung 6.5: Vergleich der Quantenausbeute verschiedener Detektoren (nach
[Ach93])
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Abbildung 6.6: Spektrale Empfindlichkeit des CCD-Chips KAF-0400 von Kodak
[Eas92]

Wellenldnge. Allgemein lait sich sagen, dal die CCDs im Blauen weniger empfindlich
sind als im Roten. Ein Beispiel gibt Abbildung 6.6

6.2.5 Grenzen der CCD-Kamera

Die CCD-Kamera hat sich zum wichtigsten Detektor in der Astronomie entwickelt.
Selbst kleinste Signale kénnen mit groBRer Prazision gemessen werden. In der Spektro-
skopie bedeutet es, dall man auch von sehr schwachen Sternen Spektren aufnehmen
kann. AulRerdem erhoht sich die Effizienz des Beobachtens, da in gleicher Zeit mehr
Objekte spektroskopiert werden kdnnen. Im Vergleich zur fotografischen Spektrosko-
pie hat die CCD-Spektroskopie den weiteren Vorteil, daB die Daten bereits in digitaler
Form vorliegen und das miihsames Scannen der Spektren entfallt. Auch kénnen beim
praktischen Umgang mit der Schwarzungskurve der Photoplatte, die fur die Umwand-
lung der Schwérzung in Intensitaten bendtigt wird, leicht Fehler gemacht werden. Lei-
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der hat auch dieser Detektor von Natur aus fest vorgegebene Leistungsgrenzen, die
von fundamentalen physikalischen Gesetzen und von elektronischen Eigenschaften
des CCD-Chips herriihren. Dies sind im wesentlichen folgende Faktoren :

e Photonenrauschen der immer vorhandene Dunkelstrom und das daraus resultie-
rende thermische Rauschen

¢ Empfindlichkeitsunterschiede zwischen den einzelnen Pixeln

e Ausleserauschen des analogen Signalverstarkers und Quantisierungsfehler des
Analog-Digital-Umsetzers

Photonenrauschen

Das Photonenrauschen ist eine elementare Eigenschaft von Lichtquellen. Eine gleich-
formig helle Lichtquelle sendet spontan emittierte Photonen nicht gleichméRig, son-
dern in Gruppen mit verschiedener Population aus. Zudem ist der Zeitpunkt des Aus-
sendens flr den Beobachter nicht vorhersagbar. Das Problem, wieviele Photonen in-
nerhalb eines Zeitraums zu erwarten sind, 18Rt sich nur mit Hilfe der Wahrscheinlich-
keitsrechnung beantworten. Die Wahrscheinlichkeit kann mit der Poisson-Verteilung
berechnet werden.

Allgemein gilt fur groRe Signale:

Rauschen = Standardabweichung o des Signals
Aus der Poissonverteilung folgt:
Standardabweichnug = Quadratwurzel des Signals
o = /f f:=instrumentelles Signal in Elektronen

Dunkelstrom

Durch thermische Schwingungen im Siliziumkristall entstehen auch ohne Lichteinfall
freie Elektronen. Diese bilden den sogenannten Dunkelstrom (Ip). Diese thermisch
erzeugte Ladung ist proportional zur Zeit und extrem temperaturabhangig. Man kann
mit Hilfe der Boltzmannverteilung den Dunkelstrom abschétzen:
Ip x eT  wobei k: Boltzmannkonstante
T absolute Temperatur
B: Konstante
Der Dunkelstrom verdoppelt sich bei einer Erhdhung der Temperatur um etwa
8 °C. Eine Kiihlung des Chips setzt die Schwingungsenergie der Siliziumatome im Kri-
stallgitter herab und verringert so den Dunkelstrom. Bei Belichtung des Chips fiihrt der
immer vorhandene Dunkelstrom zu einem zusatzlichen Signal, welches die Messung
der einfallenden Lichtmenge vom Beobachtungsobjekt verfalscht. Deswegen muf ei-
ne Korrektur der Aufnahme mit einer gleichlangen Dunkelaufnahme (Belichtung ohne
Lichteinfall , engl. dark frame) erfolgen.

Thermisches Rauschen

Die Anzahl der thermischen Elektronen, die in einem bestimmten Zeitintervall entste-
hen, unterliegt auBerdem noch zufélligen Schwankungen. Diese Variation im Dunkel-
strom wird unter dem Begriff Thermisches Rauschen zusammengefal3t und ist definiert
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durch:

Othermalnoise = V ID - - pixel WObei  Ip: Anzahl der e~/Pixel/s
t: Integrationszeit in s

n: Zahl der Pixel flr das Signal
Wichtig fur die Datenreduktion ist es zu wissen, daR auch das Abziehen einer ein-
zelnen gleichlangen Dunkelaufnahme vom Rohbild einen Rest thermischen Rauschens
hinterlal3t. Dieses Restrauschen addiert sich als zuféllige Variation auf das kalibrierte
Bild und 1&Bt sich nur durch Mittelung mehrerer Dunkelbilder verkleinern.

Empfindlichkeitsunterschiede zwischen den Pixeln

Herstellungsbedingt ist nicht jedes Bildelement gleich empfindlich. Von einem Pixel
zum néchsten kann der Empfindlichkeitsuterschied bis zu 1 % und uber die ganze Brei-
te des Chips bis zu 10 % betragen. Mdogliche Ursachen hierfiir sind :
Unterschiedliche Grole der Pixel
Diinne Kristalldefekte
Verschiedene Schichtdicken des polykristalinen Siliziums und des Siliziumdioxids.
Manche Pixel sind gar nicht aktiv (dead pixels) und andere erreichen die Satti-
gung sehr schnell (hot pixels). Die zuletzt genannte Pixelsorte erzeugt mehr thermische
Elektronen als im Durchschnitt alle anderen Pixel. Durch Belichtung einer gleichma-
Big hellen Flache mit dem gleichen Teleskop erhélt man ein Bild (flat-field frame), das
die Empfindlichkeitsunterschiede des CCD-Chips in der Wellenl&dnge und von Pixel zu
Pixel widerspiegelt. Und so laRt sich mit Hilfe eines flat-field frames durch Bildver-
arbeitung neben den Empfindlichkeitsunterschieden zwischen den Pixeln, zusétzlich
noch die Vignettierung der Optik und Verunreinigungen auf dem Glasdeckplattchen
des Chips beseitigen.

Ausleserauschen

Auch bei perfekter Kihlung verbleibt das Rauschen der Ausleseelektronik. Dieses
Rauschen entsteht, weil der Verstarker nicht genau messen kann, wieviele Elektronen
von jedem Pixel kommen. Die Kamerahersteller spezifizieren das Ausleserauschen
durch sein mittleres Betragsquadrat (rms-Wert, englisch Root Mean Square) z.B. 80 e-
rms, d.h. der durchschnittliche Fehler beim Auslesen betrégt 80 Elektronen. Da es sich
beim Ausleserauschen um einen Zufallsprozel? handelt, kann tber Mittelung mehrer
Aufnahmen die Amplitude des Rauschens reduziert werden. Die Rauschreduzierung
ist proportional zur Quadratwurzel der gemittelten Aufnahmen.

Quantisierungsfehler

Die Kamera digitalisiert den Kameraoutput, indem sie das Ausgangssignal vom Ver-
starker in digitale Stufen unterteilt. Bei einer 8 Bit-Kamera ist dies eine sehr grobe
Unterteilung von 28 = 256 Stufen. Eine 12 bit-Kamera liefert 212 = 4096 und eine
16 bit-Kamera 21¢ = 65536 Stufen. Der Quantisierungsfehler legt also fest, wievie-
le Helligkeitsstufen des Objektes von der Kamera differenziert werden kdnnen. Die
beiden zuletzt genannten Rauschquellen lassen sich durch ein weiteres Hilfsbild, dem
bias frame verkleinern. Ein bias frame ist eine ultrakurz belichtete Aufnahme, die den
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Nullpunktsoffset des Verstérkers, das Ausleserauschen und das Rauschen der Kamera-
elektronik enthalt. CCD-Chip ist eine andere Bezeichnung flir den CCD-Baustein Die
Schwérzungskurve ist ein nichtlinearer Zusammenhang zwischen der Schwérzung der
Photoplatte und der entsprechenen Intensitit. Die Schwérzungskurve hangt von sehr
vielen Parametern ab, wie Emulsionsart, Wetter, Instrument usw.

6.3 Beispiele von Amateurspektrographen

6.3.1 Zwe Prismenspektrographen

Ernst Pollmann

Die im vorigen Kapitel umschriebenen Mdglichkeiten spektroskopischer Beob-
achtung der verschiedenartigsten Objekte beziehen sich nahezu ausschlieRlich auf die
Anwendung des Objektiv-Prismen-Spektrographen. Die Griinde dafr sind, wie schon
an anderer Stelle erwéhnt, in der relativ einfachen Handhabung und der finanziel-
len Erschwinglichkeit zu sehen. AuBerdem ist die professionelle, wissenschaftliche
Astrospektroskopie bereits in den Vorkriegsjahren erfolgreich mit Objektiv-Prismen-
Spektrographen heutiger Amateurbauart betrieben worden.

Dabei handelt es sich im wesentlichen um die Verwendung von Spiegeltelesko-
pen der Typen Newton, Maksutov oder Schmidt-Cassegrain als Priméaroptiken, denen
lediglich das Glasprisma als dispergierendes Element vorgelagert ist. Die Offnungen
dieser Priméaroptiken bewegen sich heute wie damals in der GréfRenordnung 10 - 20 cm
bei Lichtstarken von etwa 1:4 bis 1:10.

Die in letzter Zeit v.a. in der Amateurspektroskopie sehr beliebt gewordenen, preis-
werten Maksutov-Spiegeloptiken er6ffnen in Kombination mit einem geeigneten Di-
spersionsprisma (etwa 30° brechendem Winkel, Material F2) einen weiten Bereich der
amateurmalRigen spektroskopischen Anwendung. Mit verhéltnismaRig wenig appara-
tivem Aufwand kdnnen Maksutov-Prismenkameras leicht an in vielen Fallen bereits
vorhandenen Teleskop- (Nachflihr-) systemen und Montierungen angebracht werden.
Oftmals ist der Amateur mit einem solchen Spektrographentypen gewissermafien aus
dem Stand heraus in der Lage, Sternspektroskopie zu betreiben. Abbildung 6.7 zeigt
die Objektiv-Prismenkamera vom Typ Maksutov des Autors, so wie sie seit vielen
Jahren flr die verschiedensten spektroskopischen Anwendungen eingesetzt wird.

Eine Variante der Prismenspektroskopie ist die des spaltlosen Spektrographenan-
satzes der Sternwarte Leipzig, der ebenfalls bereits in den dreiBiger Jahren mit Er-
folg in der Wissenschaftsspektroskopie Verwendung fand (siehe hierzu die Veroffent-
lichung mit Prinzipskizze: ,,Der Spektrograph der Sternwarte Leipzig*; Zeitschrift fur
Instrumentenkunde, 55, S.17, 1935; kann beim Autor angefordert werden).

Prinzipiell handelt es sich bei dieser Bauart um einen Positivkollimator im Fo-
kus einer lichtstarken Primaroptik, einem nachgeschalteten kleinen Dispersionspris-
ma, dessen zerlegtes Licht von einer Imageoptik zum Spektrum abgebildet wird. Spek-
trographen dieses Typs finden bevorzugten Einsatz am durchbiegungssteifen Okular-
auszug lichstérkerer Spiegelsysteme. Ihr Vorteil ist in der Erreichbarkeit lichtschwé-
cherer Objekte begruindet. Die Abbildung 6.9 zeigt einen solchen Spektrographen des
Autors als Modifikation des Spektrographenansatzes SPG25, der vor Jahren bei der
Firma Lichtenknecker erhdltlich war. Dem Autor ging es beim Bau dieses Spektro-
graphen darum, in den Objektbereich der Veranderlichen Sterne vorzudringen, die mit
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Abbildung 6.7: Die Objektiv-Prismenkamera des Autors

der oben beschriebenen Maksutov-Prismenkamera nicht mehr erreicht werden kon-
nen. Der Spektrograph hat bei H,, die Dispersion von 1785 A/mm mit einer Auflésung
R = AA/A = 483 und bei H, /H& etwa 620 A/mm mit einem R = 873.

Ein erster Einsatz dieses Spektrographen mit bewusst niedrig konzipierter Disper-
sion an einem 20 cm Spiegelteleskop vom Typ Schmidt-Cassegrain (Lichtenknecker)
in Kombination mit der CCD-Kamera alpha-Maxi von OES (Dr. Fleischmann, Egloff-
stein) flhrte zu dem Spektrum des Mira-Verénderlichen R Leonis in Abbildung 6.3.1
(V-Helligkeit z. Zt. der Aufnahme ca. 8 mag) bei einer Belichtungszeit von ,,nur 120
sec”. Bei deutlicher Erhdhung der Belichtungszeiten (bis in den Bereich von 40-50
Minuten) ermdglichen spaltlose Spektrographen dieser Bauart, an lichtstarken Primér-
optiken eingesetzt, spektroskopische Beobachtungen an Objekten, die noch bis vor
einiger Zeit ausschlieBlich der professionellen Astronomie vorbehalten waren. Dazu
gehoren v.a. Verénderliche Sterne im Helligkeitsbereich schwécher als 10 mag.

6.3.2 Ein fasergekoppelter Gitterspektrograph
Gunter Gebhard
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Abbildung 6.8: Schema der Objektiv-Prismenkamera

Mit einem Spaltspektrographen kann die ganze moderne professionelle Auswer-
tung von Sternspektren nachgespielt werden. Hier wird deshalb noch ein Spektro-
graph vorgestellt, dem das Sternlicht lber eine Glasfaser zugefiihrt wird. Der Ver-
fasser wéhlte diese Anordnung, weil er Uber kein eigenes Teleskop verfiigt und ein
30 cm-Cassegrain-Teleskop eines Vereins nutzt.

Die Vorteile eines Spaltspektrographen sind:

e Das System ist optisch stabil.
e Die Spektren kénnen mit Spektrallampen in der Wellenlénge geeicht werden.

¢ Mit Flatfields einer Halogenlampe kann die unterschiedliche spektrale Empfind-
lichkeit der CCD-Pixel genauso herausgerechnet werden, wie eventuelle Vignet-
tierungen.

o Mit der Aufnahme eines Standartsterns kann eine absolute Flusskalibration des
Spektrographen erreicht werden.

e Es gibt keine Verwischungen durch eine ungenaue Nachfiihrung.

So schon das alles klingt, hat ein Spaltspektrograph doch auch Nachteile, beson-
ders wenn er mit einem Lichtwellenleiter an das Teleskop angeschlossen ist:

e Die mechanische Konstruktion ist aufwéndiger.

e Der Eingangsspalt, oder hier, das teleskopseitige Ende des Lichtwellenleiters
muss wahrend der ganzen Integrationszeit beobachtet werden um sicherzustel-
len, dass auch wirklich Sternlicht in den Spektrographen gelangt.

e Bei der Verwendung eines Lichtleiters sinkt die Effizienz drastisch.

Der Spektrograph ist ganz konventionell aufgebaut. Ein Kollimator macht das ein-
tretende Sternlicht so gut es geht parallel. Ein Reflexionsgitter fachert den parallelen
Lichtstrom nach Wellenl&dngen in verschiedene Richtungen auf. Die Kamera fangt von
dem divergenten Lichtblindel soviel wie méglich ein und bildet jede Wellenléange auf
einen anderen Ort auf dem CCD-Chip ab.
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Abbildung 6.9: Spektrographenansatz mit Prisma

Beispielhaft soll hier das Spektrum des Be-Sterns 6-Scorpii gezeigt werden. Die
Wasserstofflinie H, tritt hier in Emission auf, da der heiBe B-Stern eine Hille aus
Wasserstoffgas gebildet hat und diese zum Leuchten anregt.

Ein Ausschnitt aus Abb 6.11 zeigt, dass die Emissionslinie zwei Gipfel hat. Es
handelt sich hier nicht um die Emission bei verschiedenen Wellenlangen, sondern hier
zeigt der Dopplereffekt, dass die Hulle rotiert. Aus dem Abstand der beiden Gipfel
kann man die Rotationsgeschwindigkeit zu ca. 60 km/s abschdtzen. Die gestrichelte
Linie stammt von der Vergleichslampe, einem Neonglimmlampchen?® und ist hier ein-
gefugt worden, um die Auflésung des Spektrographen zu bestimmen. Die Wellenlénge
der Spitze wird durch die Breite dieser Linie in der halben Hohe dividiert. Man erhalt
R = 2500.

INeonlampchen hat fast jeder im Haushalt. Alles was rétlich leuchtet und keine LED ist, ist eine
Neonglimmlampe. Phasenpriifer enthalten eine, am Elektroherd warnen Neonldmpchen. Die Lampen
zeigen viele Linien im Bereich von 540 nm bis 850 nm.
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Abbildung 6.10: Spektrum von R Leonis
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Abbildung 6.11: Schema eines Gitterspektrographen
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Kapitel 7

Auswertung der Spektren

Ernst Pollmann

Es ist leicht nachvollziehbar, dass der wirklich interessierte Amateursternspek-
troskopiker sehr bald das Bediirfnis entwickelt, seinen selbst gewonnen Spektren die
astrophysikalischen Informationen zu entlocken, die, von dsthetischen Aspekten ein-
mal abgesehen, den eigentlichen Sinn der astronomischen Spektroskopie ausmachen.

Dem Beginner stellt sich also somit die Frage, wie dieses Ziel erreicht werden
kann. Hierzu ist zu sagen, dass allen Verfahren zur Auswertung von Spektren eines ge-
meinsam ist; die Darstellung der variablen Spektrenintensitét in Dispersionsrichtung.
Um zu einer solchen Darstellung zu gelangen, lassen sich verschiedene Verfahren an-
wenden. So kénnen beispielsweise fotografisch gewonnene Sternspektren mit Diapro-
jektoren auf einen Schirm projiziert und mit lichtempfindlichen Sensoren abgetastet
werden. Etwas komfortabler liele sich eine solche Projektion mit einem motorisch
gesteuerten Abtastschlitten erfassen. In unserer Fachgruppe stehen zum Verleih zwei
sogenannte Zeiss-Registrierphotometer zur Verfiigung, mit denen sehr elegant und ge-
nau solche Spektrenscannungen vorgenommen werden konnen. In den meisten Féllen
verfolgt man mit einer Spektrenscannung die Absicht, quantitative, spektraltypische
Informationen zu erhalten. Aus diesen Griinden ist es zu empfehlen, das Analogsignal
am Ausgang solcher Scanphotometer zu digitalisieren bzw. direkt einem Messwertver-
arbeitungsprogramm im Computer zuzufiihren.

Die immer starker in den Vordergrund tretende Anwendung von CCD-Kameras
auf dem Sektor der Amateurspektroskopie kommt dem Bemiihen der Bearbeitung und
Auswertung der Sternspektren sehr entgegen. D.h., hier liegen bereits die pixelbezo-
genen Bildinformationen eines Spektrums in digitalisierter Form vor. Sie missen nur
noch mit geeigneten Bearbeitungsprogrammen weiterverarbeitet werden.

Nach welchen Gesichtspunkten sollen nun Spektren der Sonne und der Sterne sinn-
vollerweise bearbeitet und ausgewertet werden?

Genau betrachtet liel3e sich mit der Beantwortung dieser Frage allein ein ganzes
Buch fillen. Erklarterweise ist es jedoch das Ziel dieser Einfuhrungsschrift, dem Be-
ginner in einer allgemeinen Ubersicht, erste Informationen bzw. Hinweise anzubieten,
die es ihm ermdglichen, gewisse Grundziige der astronomischen Spektroskopie ken-
nenzulernen.

Folglich kann an dieser Stelle die Frage nach den Kriterien der Auswertung auch
nur als allgemeiner Abriss dargelegt werden. Man konnte das Ziel einer Auswertung
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vielleicht, wie in der Analytik oft Gblich, grob in zwei Gruppen unterteilen: in eine
gualitative und eine quantitative Spektralanalyse.

7.1 Qualitative Spektralanalyse

In dieser Gruppe kdnnte man Fragen der verschiedenen Spektralklassifikationsverfah-
ren, etwa der MK-Klassifikation des Herzsprung-Russel-Diagramms oder dem Klas-
sifikationsschema bei Novae (siehe Abschnitt 5.7) nachgehen. Fur diesen Fall wir-
de die Spektrenauswertung eher darauf hinauslaufen, die verschiedenartigsten chem.
Elemente mit ihren spezifischen Absorptions- oder Emissionslinien im Spektrum zu
identifizieren bzw. die entsprechenden Wellenldngen zuzuordnen. Diese Aufgabe 14t
sich am besten erfolgreich bewéltigen, wenn dazu das in der Fachgruppe vorhandene
Tabellenmaterial hinzugezogen wird.

Im allgemeinen wird man jedoch zunéchst tibersichtsmaRig sowohl im Original-
spektrum (fotografisches Negativ) wie auch in der Spektrenscannung Ausschau halten
nach einigen prominenten Liniengruppen (Banden) oder Linienserien, etwa der so-
genannten Balmer-Serie des Wasserstoffs. Im Fall von Klassifikationsfragen konnen
in den eigenen aufgenommenen Spektren schnell diese kaum zu (ibersehenden star-
ken Linien identifiziert werden. Damit wéren erste Anhaltspunkte fiir weitere iterative
Klassifikationsschritte gegeben. In der gdngigen amateurastronomischen Literatur sind
vielféltige Beschreibungen zu finden, wie hier im einzelnen weiter vorzugehen ist.

Die qualitative Spektralanalyse l&uft also im wesentlichen darauf hinaus, in einer
Sequenz auf- oder absteigender Spektraltypen, im Scan identifizierten chem. Elemen-
ten ihren zugehorigen Wellenldngen zuzuordnen. Die Prinzipien der Spektralklassifi-
kation beinhalten meist die Bildung von geschatzten Intensitatsverhaltnissen bestimm-
ter Linien- oder Bandenkombinationen. Wie diese Verhaltnisse beispielsweise Uber die
Sequenz der Harvard-Klassifikation verteilt aufgebaut sind, kann in fast allen géngigen
Biichern der amateurastronomischen Literatur nachgelesen werden.

7.2 Quantitative Spektralanalyse

Genau genommen umfasst dieser Unterabschnitt jedes einzelne Teilgebiet der ange-
wandten astronomischen Spektroskopie. Es ist leicht einsehbar, dass wir auch hier
nur einige Grundzuge allgemeiner typischer quantitativer Auswerteaspekte beschrei-
ben konnen. So ist z.B. in vielen Féllen die Bestimmung der Aquivalentbreite, in der
meist die Intensitaten gewisser Absorptions- oder Emissionslinien angegeben werden,
der erste Schritt zu weiterfihrenden Analysen.

Um Aquivalentbreiten bestimmen zu konnen, sind gewisse Reduktionsmafnah-
men im Scan eines Spektrums vorzunehmen. Der gescannte Grundverlauf eines Spek-
trums ober- oder unterhalb von Absorptions- bzw. Emissionslinien, stellt den schein-
baren Kontinuumsverlauf, das sogenannte Pseudokontinuum dar. Dieses Pseudokon-
tinuum ist gepragt durch die verfalschenden Einfllsse auf das wahre Sternkontinuum
durch interstellare Materie zwischen dem Stern und dem irdischen Beobachter, durch
verfalschende Einflusse in der Erdatmosphére und zuletzt durch die verzerrenden Ein-
flussfaktoren des Aufnahmegerétes.
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Desweiteren ist bei quantitativen Zielstellungen gerade in Spektren, die mit spalt-
losen Spektrographen gewonnen wurden, von Bedeutung, den Himmelhintergrund in
der Aufnahme zu eliminieren. Sind zur Spektrengewinnung CCD-Kameras verwen-
det worden, erweitert sich die Palette der ReduktionsmalRnahmen um die Berticksich-
tigung des Ausleserauschens, des Dunkelstroms, sowie die Korrektur von Flat-Field
und Pixeldefekten. (Siehe hierzu: [Win97])

Zusammengefasst ergibt sich folgende Ubersicht iiber die Abfolge der einzelnen
Reduktionsschritte:

1. Ausleserauschen und Dunkelstrom subtrahieren (in CCD-Spektren)

2. Korrektur von Flat-Field und Pixeldefekten (in CCD-Spektren)

3. Subtraktion des Himmelsgrundes (in fotograf. und CCD-Spektren)

4. Normierung auf das Sternkontinuum (in fotograf. und CCD-Spektren)
5. Wellenlédngenkalibration (in fotograf. und CCD-Spektren)

Die Punkte 1 uns 2 kénnen meist mit den Programmen ausgefiihrt werden, die zur
Gewinnung des eigentlichen CCD-Rohspektrums Verwendung fanden. Dagegen sind
die Punkte 3 und 4 Reduktionsschritte, die erstens CCD- und fotografischen Spektren
gemein sind, und zweitens einer individuellen Vorgehensweise bedirfen.

Zur individuellen Behandlung gescannter fotografischer wie CCD-Spektren stehen
heute sehr leistungsfahige Computerprogramme zur Verfligung. Hier muss natirlich
an erster Stelle das von der ESO zur Verfugung gestellte Bildverarbeitungssystem M-
DAS erwdhnt werden. Es handelt sich dabei um ein von Fachastronomen Uber Jahre
entwickeltes Programm, das unter dem Betriebssystem LINUX installiert, alle wichti-
gen Fragen einer astrophysikalisch professionellen Spektrenauswertung zulasst.

Ein ebenfalls sehr ausgereiftes Spektrenbearbeitungsprogramm mit Namen MK32
ist von dem amerikanischen Astronomen Richard Gray vor Jahren zu Ausbildungs-
zwecken entwickelt worden. MK32 erfreut sich in der Fachgruppe Spektroskopie all-
gemeiner Beliebtheit und ist auf der FG-Jahrestagung 1999 in seinen Grundziigen vor-
gestellt worden und kann bei der FG-Leitung angefordert werden.

721 MK32

Weil fur quantitative Fragestellungen sowohl in fotografischen wie in CCD-Spektren
die Normierung auf das Sternkontinuum als wichtigster Reduktionsschritt gesehen
werden muss, soll an dieser Stelle das Wesentliche dazu herausgestellt werden.

Ob die Pseudokontinuumfunktion des gesamten Spektrums in einem Arbeitsgang
ermittelt werden soll, ist von Fall zu Fall erneut zu entscheiden. Oft fiihren Kontinu-
umnormierungen konkreter spektraler Abschnitte, die fur den Einzelfall von Interesse
sind, mit hdherer Genauigkeit zum Ziel. R. W. Hanuschik hat in [Han86] eine Methode
beschrieben, nach der das Kontinuum durch einen mitgemessenen Vergleichstandard-
stern (heiRBer O-Stern, der sehr glatte Spektralverlaufe zeigt) bestimmt und angepasst
werden kann. Ist dieser Weg durch fehlendem Vergleichstern nicht anwendbar, wird
die Definition des Pseudokontinuums mit MK32 manuell (per Mausklick) ausgefuhrt.
Diese Definition fallt um so leichter, je kleiner die spektralen Abschnitte gewéhlt wur-
den.

Nach erfolgreicher Definition werden anschliefend die markierten Kontinuums-
punkte durch geeignete Polynome 2. bis 4. Grades approximiert. MK32 allerdings be-
nutzt in allen Fallen sogenannte Splinefunktionen, mit denen sich die jeweiligen Kon-
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Abbildung 7.1: Rohscan und normiertes Spektrum

tinuumsverlaufe am besten reproduzieren lassen. Der letzte Schritt der Kontinuums-
normierung besteht nun darin, das Spektrum (der Rohscan) durch das approximierte
Polynom (oder den Spline) zu dividieren nach:

Snorm - Sroh/p(x)

mit p(x) = Polynom (Spline) des Pseudokontinuums.

Die Abbildung 7.1 zeigt oben den Verlauf des Pseudokontinuums in einer Rohs-
cannung, und unten das normierte Spektrum durch Splinedivision mit MK32 im H,-
Bereich des Sterns P Cygni.

Inwieweit die flr das jeweilige Spektrum einer Beobachtungsnacht ermittelten
Kontinuumsverldufe auf Spektren anderer Né&chte Gbertragen werden konnen, ist frag-
lich. Das grundsétzliche Problem des hier besprochenen Reduktionsschrittes besteht
nédmlich darin, das instrumentelle Effekte, wie beispielsweise die Temperaturabhén-
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gigkeit der Brechungsexponenten des Prismas, stets verbleibende Unsicherheiten dar-
stellen.

Wie Eingangs bereits erwahnt, ist die Palette der Zielsetzung bei der Auswertung
von Sternspektren so vielfaltig, das es zwangslaufig in diesem Abschnitt nur zu einem
kurzen Streiflicht der allgemeinen Spektrenanalytik kommen konnte. Im Falle tief-
gehender Fragen sollte sich der interessierte Sternfreunde an das Beratungsteam der
Fachgruppe Spektroskopie wenden.

7.2.2 MIDAS
Gunter Gebhard

ESO-MIDAS (Munich Image Data Analysis System) ist ein méachtiges Programm-
paket zur Verarbeitung astronomischer Daten. Bildverarbeitung, Reduktion von Spek-
tren, Photometrie, statistische Analysen, fur jedes Problem gibt es ein Paket in MIDAS.
Immer wiederkehrende Schritte lassen sich leicht durch ein Skript erledigen. Die Be-
dienung des Programms ist allerdings gewdhnungsbediirftig: Die Befehle werden nicht
per Mausklick initiiert, sondern als Text auf der Kommandozeile eingegeben.

Vier Bilder zeigen die Arbeitsweise von MIDAS:

Unter gleichen Bedingungen wurden mit einem Gitterspektrographen das Spektrum
einer Glimmlampe und eines Sterns aufgenommen.

HIDAS 00 display 0

Abbildung 7.2: Das Rohspektrum einer Neonglimmlampe und von Beteigeuze

Nun wird vom Sternspektrum der Himmelshintergrund subtrahiert und die einzel-
nen Spalten des Objektspektrums aufaddiert, dabei werden die einzelnen Zeilen nach
ihrer Qualitat gewichtet, oder einfach vertikal aufaddiert. Da die Wellenlangen der
Neonlinien bekannt sind, kann damit auch das Sternspektrum in der Wellenl&nge kali-
briert werden.

Das erledigen die Kommandos
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Abbildung 7.3: Lampenspektrum und Sternspektrum in Wellenlange kalibriert

Das Spektrum des M-Sterns ist so reich an Linien, dass hier kaum ein Kontinuum
auszumachen ist.

ESO-MIDAS ist unter http://www.eso.org/research/data-man/data-proc
/systems/esomidas/ per FTP zu erhalten, gegen eine geringe Gebuhr auch auf CDROM.
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