


Das Fliistern der Sterne entschliisseln —
lhre Farben und Spektren

Algebaran

Dér Vortrag gi_b_t'einén Einblick Uber. die heutigen Mdoglichkeiten
der-Amateurastronomen, mit eigenen Messungen die Physik und
Entwicklungsgeschichte . von Sternen zu untersuchen. Sterne
bestimmen nicht unsere Zukunft, aber sie erzahlen ihre eigene
Vergangenheit und ihre Zukunft. Neben dem Spald an der Freud
sind auch ernsthafte wissenschaftliche Untersuchungen und die
Zusammenarbeit mit professionellen Astronomen maoglich. Es
werden elnfachste Instrumente zur optischen Sternspektroskopie
vorgestel'lt aber auch komplexe Ausriistungen, von welchen wir
vor 30 Jahren nicht einmal traumen konnten. Viele Beispiele aus
der Praxis geben ein Gefuhl daftr, welch interessante Themen
der Amateur bearbeiten‘tind dass Sternspektroskopie spannender
wie jeder Krimi sein kann. Das Auditorium wird zum Mitwisser der
verborgenen Abenteuer in den privaten Sternwarten.




'Das Flustern der Sterne entschliisseln — -
lhre Farben und Spektren

- Kapitel |
Das wahrnehmbare thif;s,_(:hqErscheinuhgsbild _de.r Sterne:
. _mit bIoBem Auge, Fernglas, Teleskop
Sternfarben un‘dl Témpératur der Sterne

grobe Temperatu-rslzgl:a = KIassifizierungsSystem OBAFGKM




Plancksches Strahlungsspektrum
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In doppelt-logarithmischer Darstellung lassen sich auch grof3e Temperaturbereiche in
einer Grafik darstellen. Das, sichtbare Licht zwischen 0,4 und 0,7 m ist in der Grafik
angedeutet. Ab 1000 K (ca. 700 ) beginnen Korper dunkelrot zu glihen. Ein 3000 K
heiRer Korper gluht weiBgelb (Beispiel Glihlampenwendel) und hell, ein Kérper so heil?
wie die Sonne (5777 K) strahlt im sichtbaren Bereich maximal, bei noch heil3eren
Korpern steigt die Strahlungsintensitét weiter und das Maximum verschiebt sich nach
kiirzeren Wellenlangen in das UV hinein. '
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Sternentstehung

Sterne entstehen in einem

- dynamischen Prozess: Eine
- ausreichend dicht und kalt

gewordene Gas- und
Staubwolke kollabiert unter
dem Einfluss ihrer eigenen
Gravitation. Es entstehen lokale

.- . Verdichtungen (Globulen), in.

denen tber Millionen Jahre
kontinuierlich Material in ihre

. Zentren fallt: es entwickeln sich

Aktives Ster‘nenﬁtste.hungsgebiet NGC604 mit einem Durchmesser von 1.300
Lichtjahren im Dreiecksnebel M33.
http://de.wikipedia.org/wiki/Stern#Entstehung

Sterne (Sternentstehungsbiete).
‘Durch die hohe Verdichtung der

Wolkensubstanz (ca. 75%
Wasserstoff (H) ; knapp 25%
Helium (He) und Spuren

“hdherer Elemente) entstehen

im Innern des Protosterns fiir
uns unvorstellbar hohe
Temperaturen und Drucke. Im
Sternzentrum zundet die
Kernfusion.




] Corona
—— z

Die dabei frei werdende Energie
erhoht den inneren Druck, weshalb
der Stern einer weiteren Kontraktion
durch die Gravitation widersteht. Die

'Energie wird durch Konvektion und

Strahlung nach auf3en transportiert
und an der ,,Oberflache” des Sterns
In den freien Raum abgestrahlt
(Photosphare des Sterns). Aus
diesem dynamischen Gleichgewicht
bezieht der Stern seine Stabilitat,
bis der H im Innern weitgehend zu
He ,verbrannt® ist. Der Stern
entwickelt sich, wird alter . Was aus
Ihm wird, hangt wesentlich von
seiner Anfangsmasse ab. Kleine
Sterne werden zu erldschenden
roten Zwergen, massereichere
Sterne konnen als Supernova
explodieren und inhre Kerne sogar zu
Neutronensternen oder stellaren
schwarzen Lochern kollabieren.




Logische Konsequenz: das von der Photosphére nach auRen abgestrahlte Licht
Ist abhangig von der im Sterninnern produzierten Energieleistung und der
Sternoberflache, welche die Energie abstrahlen kann. Je gré3er die Leistung
und je geringer die Oberflache desto hoher muss die Temperatur der
Photosphare sein, um die aus dem Innern anfallende thermische Leistung
aanrahIen zu kénnen: Sterne werden unterschiedliche Oberflachen-
temperaturen und in der Folge nach dem Planck'schen Strahlungsgesetz
unterschiedliche Spektren des Strahlungskontinuums und damit Farben haben.
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Wie lasst sich die Farbe der Sterne reprodu2|erbar und ohne den
individuellen Einflul? des Auges exakt messen?

Dazu verwendet man international genormte Farbfilter , mit
denen man die Sterne fotografiert (Astrofotometrie).




Klassifizierung der Sterne iiber Farbindices:

Am haufigsten angewendet wird heute das UBV-System (Dreifarbenphotometrie) nach
Harold L. Johnson (1921-1980) und Willigm:Wilson Morgan. U steht fur die Helligkeit im
ultravioletten Licht mit der Schwerpunktwellenlange von 3650 Angstrom, B fiir die
Helligkeit bei 4.400 Angstréom (Blau) und V fiir die Helligkeit bei 5.500 Angstrom (Gelb).
V steht dabei fur visuell, da das menschliche Auge Licht im gelblich/giinen Bereich am
starksten wahrnimmt. Im UBV-System werden anhand dieser BezugsgroRen drei
Farbindizes gebildet: U-B, U-V und B-V, wobei B-V fir visuelle Beobachter die groRere
Bedeutung hat und z. B. in Sternkatalogen oft angegeben wird.

Erweitert wird das UBV— http:}/v(\]m;v.gerdneumann.net/v2/deutsch/photometrische_filter.htmI
System durch das UBVRI- i

System, in dem noch die 08 - Transmission v
Helligkeiten R fir die Transmission IR

Transmission UV
Transmission B

Transmission CL

Helligkeit bei 7200 Angstrom Sl
(Rot) und | fair die Helligkeit |

bei 9.000 Angstrom (Infrarot) ¥
hinzugenommen werden. Die E v
vier wichtigsten Farbindizes 2
werden dann aus den jeweils RS
benachbarten :
Wellenlangenbereichen 0,0

gebildet: U-B, B-V, V-R und
R-I.

379.2 539.2 699.2 859.2 1019.2
Wellenlange [nm]



Ein (B-V) Farbindex von £0,00 en
+0,09 ist welld (Stern Deneb), uns
(gelblich), Beispiele fir Extrema <
+2,06 (tiefrot) und Spica mit —0,2:
http;//de.wikipedia.org/wiki/Farbindex

ZV\_/;ail.Aufnahmén des Wintersternbild
sLinks mit einer klassischen S/W- Ph
*Rechts mit einer CCD Kamera aufge

Rigel ( Ori)
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http://docs.kde.org/development/de/kdeedu/kstars/ai-colorandtemp.html

Farbindex B -V

Uber die Messung
der Farbindices durch
fotometrische
Methoden lasst sich
durch Vergleich mit
dem Planckschen
Strahlungsgesetz die
Effektivtemperatur
der das Kontinuum
abstrahlenden
Sternatmosphare
ermitteln
(Photosphaére) .



Das FIUstern der Sterne entschlisseln —
Ihre Farben.und Spektren

Kapitel 1|
Optische SPEKTROSKOPIE :
Spektroskope und —graphen, Ba}uprinzipién
Wesen der Spektren, Kontinuu;h;.Absbrptionls- und Emissionslinien

Spektrenstiiterschiedlicher Auflosung




Das optisch sichtbare Licht ist eine Mischung von Photonen unterschiedlicher
Energie. Die Energie wird beschrieben durch die Frequenz der Photonen und

In Verbindung mit der Lichtgeschwindigkeit ¢ auch durch die Wellenlange
' Algebaran . . '

E=h*v=h*c/
Dii‘éj”'Ehergie eines Photons nimmt also mit steigender Wellenlénge ab.

Spektrographen sortieren Ph_(_)tcmen entsprechend |hrer Energie (Wellenlange).
Das Licht wird ,dispergiert**

Fur den optischen Bereich (350 bis 700 nm Wellenlange) Werden als
dispergierende optische Elemente* vefwendet: -

F‘r oeyon

Glasprismen (sie sortieren nach der Photonenenergle)
Optlsche Gitter (sie sortieren nach der Wellenlange der Photonen).

Der Rest eines Spektrographen sind optische Elemente, welche das
ankommende Licht einschrahken (Spalt, Blenden), parallelisieren (Kollimator),
abbilden (Objektiv) und registrieren (Auge, fotografischer Film, heute CCD-
Kameras).




optisches Transmissionsgitter

Staranalyser

Kamera

paralleles Licht vom Stern

CCD (Detektor)

Der einfachste Spektrograph

y besteht aus einem

dispergierenden Element
(also Prisma oder Gitter) und
einer Kamera (= abbildende
Optik) und einem Detektor .
Als Detektor kommt auch
das Auge in Frage (dann
spricht man von einem
Spektroskop). Fur
lichtschwache Objekte
benutzt man empfindlichere
Detektoren wie das Auge,
friher vor allem die
photografische Platte, heute
bevorzugt elektronische
Detektoren wie CCD- oder
Digitalkameras.




Teleskop6ffnung

paralleles Licht vom Stern
aufkonzen triert
Kollimator

A

L

Prisma = dispergierendes Element

aralleles Licht vom Stern

Um auch lichtschwache Objekte spei{trpskqpieren zu konnen bedient man sich einer
Lichtsammeleinrichtung. Das ist das Teleskop . Dieses konzentriert das Licht, das durch
seine Offnung fallt, in einem kleinen Bild des Sterns in seinem Fokus. Anschlie3end wird
das Licht des (in Amateurteleskopen meist 15 bis 60 m kleinen) Sternscheibchens mit
einem weiteren Linsensystem, Kollimator genannt, wieder in paralleles Licht
umgewandelt. Allerdings ist dieses Lichtbiindel viel schmaler wie die Offnung des
Teleskops und dementsprechend konzentrierter = heller. Kollimator und Teleskop sollten
das gleiche Offnungsverhaltnis ¢*"haben. Dann wird der komplette Lichtkegel aus dem
Teleskop, der sich im gemeinsamen Fokus von Teleskop und Kollimator als Bild des
Sternes (Spitze des Kegels) konzentriert und in Richtung Kollimator wieder 6ffnet, auch
vom Kollimator komplett ohne geometrische Lichtverluste erfasst und als paralleles
Strahlenblndel zum Gitter oder Prisma weitergeleitet




Kollimator

CCD (Detektor)

Der fiir den Selbstbau_gut geeignete und in vieler Hinsicht fiir den Amateur
wertvolle Spektrographentyp ist der klassische Gitterspektrograph  mit
drehbarem Reflexionsgitter ,sDie Kamera bildet wegen der hohen Dispersion
des Gitters (breiter "Facher") nur einen Teil des optischen
Wellenlangenbereiches ab (in der Grafik grines Licht). Durch Drehen des
Gitters lasst sich der gewtnschte Spektralbereich auf dem Detektor einstellen.




Kollimator Gitter

Detektor

vom Teleskop

Wird der Gesamtbeugungswsiznkél zu annédhernd 0°gewanhlt, erhalt man den
kompakten Littrow-Spektrograph . In diesem Falle wird der Kollimator
gleichzeitig auch als Objektiv benutzt. Das am Gitter dispergierte Licht fallt
zurlck durch den Kollimator und W-i_rdlilber einen Umlenkspiegel auf dem
Detektor (CCD-Kamera) abgebildet (oder umgekehrt: das einfallende Licht vom
Teleskop wirdreingespiegelt und das dispergierte Licht fallt geradlinig auf das
CCD). Mit diesen Geraten lassen sich unter Verwendung hochdispersiver Gitter
Auflésungen bis R = 20.000 realisieren.”

Das Littrow-Design besitzt aper auch Nachteile, beispielsweise die
schwierigere Kollimierung (innere Ausrichtung der optischen Elemente) und die
systeminharente Bildverzerrung (gebogene Linien bei Verwendung eines
Spalts), well prinzipiell etwas aul3erhalb der optischen Achse gearbeitet wird.




In Sternspektren sind dem Kontinuum eines schwarzen Strahlers Absorptions- und
manchmal auch Emissionsljnien Gberlagert. Wie kommen die charakteristischen
Linienspektren von Sternen zu Stande? . |

S aychtender
Festkorper

= e R4

Procyon

heisses dder angeregtes verdiinntes Gas

’ Wmi

Leuchtender Kaltes Gas
Festkorper \/




Das erste Linienspektrum wurde 1814 von Fraunhofer durch das Spektroskopieren des
Sonnenlichts entdeckt. Diese Linien waren zunachst ein grof3es Ratsel. Es war eine
Sensation, als sich herausstellte, dass die. Wellenlangen dieser Linien mit solchen
Ubereinstimmten, die man durch Flammenféarbung und Licht von Elektrobogenlampen im
Labor erzeugen konnte (Bunsen und Kirchhoff, 1859). Es war erstmals eine Verbindung -
zwischen der irdischen Physik/Chemie und der Physik der Himmelskérper aufgedeck.
Damals konnte man noch nicht die physikalische Natur der Linien verstehen. Letztendlich
hat'die Existenz definierter Spektrallinien zur Entdeckung der Energiequantisierung und
zur Entwicklung der Quantenmechanik gefuihrt (Niels Bohr, Atommodell 1913,
Sommerfeld 1921, ab 1925 Werper Heisenberg, Erwin Schrédinger, Max Born, Pascual
Jordan, Wolfgang Pauli, Paul Dirac, John von Neumann...).




Niedrig aufgeloste Spektren
R= / =100 bis 700, wobei das aufgelste spektrale Element  >10 A ist.

Eingesetzt werden Objektivprismen oder niedrig dlsperglerende Gitter (,,staranalyzer®).

Der ganze optische Wellenlangenberelch wird mit einer Aufnahme abgedeckt.

Wegen der niedrigen Dispersion ist die Aufspreizung des Lichts tber die Wellenlangen
nicht sehr hoch und damit wird das Licht wenig ,verdinnt* -> Auch sehr lichtschwache
H'|mmelsobjekte sind spektroskopisch vermeBbar

AlpGem A ( A2ZVm )

Spaltlose Anordnung mit

Gitter: Staranalyser 100 (L/mm)
20cm Newton f/6
DMK21AUD4.AS

Beobachter: Torsten Hansen

- Messung

- Referenz (A2V)
= Planck-Kurve (T = 13000 K)

3900 4100 4300 4500 4700 4900 S100 S300 S500 S700 5900 6100 6300 6500 6700 6900 7100 7300 7S00 7700 7900 8100 E300 86500 8700 8900 9100




Beispiel fur eine |
Objektivprismenaufnahme

Das grof3flachige Prisma sitzt
vor dem Teleskop. Letzteres.
wird als Objektiv benutzt, das in
sejnem Fokus die
Sternspektren des
Gesichtsfeldes auf einer
photographischen Platte oder
eine Digitalkamera abbildet.

Phatagraph by Dean Ketelsen
Uiniversity of Arizona




Beispiel fur eine |
Objektivprismenaufnahme

Objektivprismenaufnahme mit
hoherer Auflosung wie im
vorigen Beispiel. |

Bernd Hanisch, Lebus bei
Frankfurt/Oder |

WR 136,
Emissionslinienstern




Mittel aufgeloste Spektren
= 1000 bis 10000, wobei das noch aufgeléste Element  >'0,5 A ist.

In diesen Spektren werden auch schwacké tiinien aufgel'('jst und damit im Spektrum
sichtbar. Die Vielfalt der Linien und Molekulbanden wird offenbar.
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Beispiel fur einen selbstgebauten klassischen

Gitter

Spektrographen mittlerer Auflésung

Meine ,Mausevilla“

N

CCD (Detektor)




Hochaufgeloste Spektren
R= / > 20000, wobei das noch aufgeldste Element < 0,1 A ist

Algebarar

Verwendung:

Detaillierte Messung von L|n|enprof|len des Zeemanneffekts (Aufspaltung von Linien
|n Felnstrukturen im Magnetfeld) ..

Ist nur mdglich bei hohem Lichtangebot (entweder sehr helle Objekte wie die Sonne
oder bei Verwendung sehr lichtstarker Teleskope mit gro3em Spiegeldurchmesser).

betelgeuse
L

Es werden Spektrographen mit grof3en internlen Brennweiten benétigt. Nachfolgend

eine Skizze des Sonnenspektrographen von Dieter Goretzki aus Langenselbold.

Detektor




Dieter verwendet wegen des grof3en Lichtangebots ein kleines automatisch
nachgefiihrtes Beobachtungsteleskop und projiziert die Sonne auf einen
Bildschirm. Dieser besitzt ein kleines L.och, das einen Lichtwellenleiter (LWL)
mit einem kleinen Ausschnitt der Sonnenoberflache bescheint. So kénnen
kleine Details der O_berflache, wie z.B. Sonnenflecken, spektroskopisch
gemessen werden.

WebCam
zur Beobachtung

. projizierte '




Das optische Sdnnenspektrum iIn Ganze und ein hochaufgeldster Ausschnitt davon

Procyon
e ¥










Achernar



Simultane Beobachtung in verschiedenen Wellenlangen

bereichen:

Gem




Simultane Beobachtung in verschiedenen Wellenlangen

bereichen:

Cas







Pleione

http://www.astrospectroscopy.de/






















Einsatz des LHIRES Ill in meiner privaten Sternwart e

http://astrospectroscopy.eu

Charakteristische Daten:

*Gitter-Spaltspektrograph im Littrow-Design, F# 10

«200 mm Brennweite des Kollimators/Objektivs

*Es sind mit einem Reflexionsgitter mit 2400 g/mm und einem 20 um
Spalt Aufldsungen bis R=25.000 erreichbar

*Nachfiihrung des Objekts auf dem Spalt Uber die
Spaltbeobachtungskamera und geeignete Software

eKalibrierung mit der eingebauten Neonglimmlampe



















Echelle-Spektrographen












