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Das Flüstern der Sterne entschlüsseln –
Ihre Farben und Spektren

Der Vortrag gibt einen Einblick über die heutigen Möglichkeiten der 
Amateurastronomen, mit eigenen Messungen die Physik und 
Entwicklungsgeschichte von Sternen zu untersuchen. Sterne bestimmen nicht 
unsere Zukunft, aber sie erzählen ihre eigene Vergangenheit und ihre Zukunft. 
Neben dem Spaß an der Freud sind auch ernsthafte wissenschaftliche 
Untersuchungen und die Zusammenarbeit mit professionellen Astronomen 
möglich. Es werden einfachste Instrumente zur optischen Sternspektroskopie 
vorgestellt, aber auch komplexe Ausrüstungen, von welchen Profiastronomen 
vor 30 Jahren nur träumen konnten. Viele Beispiele aus der Praxis geben ein 
Gefühl dafür, welch interessante Themen der Amateur bearbeiten und dass 
Sternspektroskopie spannender wie jeder Krimi sein kann. Das Auditorium wird 
zum Mitwisser der verborgenen Abenteuer in den privaten Sternwarten.



Das Flüstern der Sterne entschlüsseln –
Ihre Farben und Spektren

Kapitel I

Das wahrnehmbare optische Erscheinungsbild der Sterne:

� mit bloßem Auge, Fernglas, Teleskop

� Sternfarben und Temperatur der Sterne

� grobe Temperaturskala = Klassifizierungssystem OBAFGKM



Die Strahlung eines (schwarzen) 
Körpers ist lediglich 
temperaturabhängig: Mit 
steigender Temperatur wächst 
die Strahlungsleistung 
(Intensität~T 4) und die Strahlung 
wird kurzwelliger.

Dieser Zusammenhang wird 
durch das Planck‘sche
Strahlungsgesetz beschrieben.

http://de.wikipedia.org/wiki/Plancksches_Strahlungsgesetz



In doppelt-logarithmischer Darstellung lassen sich auch große 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 °C) beginnen Körper dunkelrot zu glühen. Ein 3000 K 
heißer Körper glüht weißgelb (Beispiel Glühlampenwendel) und hell, ein Körper so heiß
wie die Sonne (5777 K) strahlt im sichtbaren Bereich maximal, bei noch heißeren 
Körpern steigt die Strahlungsintensität weiter und das Maximum verschiebt sich nach 
kürzeren Wellenlängen in das UV hinein.

http://de.wikipedia.org/wiki/Plancksches_Strahlungsgesetz



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 über Millionen Jahre 
kontinuierlich Material in ihre 
Zentren fällt: es entwickeln sich 
Sterne (Sternentstehungsbiete). 
Durch die hohe Verdichtung der 
Wolkensubstanz (ca. 75% 
Wasserstoff (H) , knapp 25% 
Helium (He) und Spuren 
höherer Elemente) entstehen 
im Innern des Protosterns für 
uns unvorstellbar hohe 
Temperaturen und Drucke. Im 
Sternzentrum zündet die 
Kernfusion.

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

Sternentstehung



Die dabei frei werdende Energie 
erhöht den inneren Druck, weshalb 
der Stern einer weiteren Kontraktion 
durch die Gravitation widersteht. Die 
Energie wird als Strahlung nach 
außen transportiert und an der 
„Oberfläche“ des Sterns in den 
freien Raum abgestrahlt 
(Photosphäre des Sterns). Aus 
diesem dynamischen Gleichgewicht 
bezieht der Stern seine Stabilität, 
bis der H im Innern weitgehend zu 
He „verbrannt“ ist. Der Stern 
entwickelt sich, wird älter . Was aus 
ihm wird, hängt wesentlich von 
seiner Anfangsmasse ab. Kleine 
Sterne werden zu erlöschenden 
roten Zwergen, massereichere 
Sterne können als Supernova 
explodieren und ihre Kerne sogar zu 
Neutronensternen oder stellaren 
schwarzen Löchern kollabieren.



Logische Konsequenz: das von der Photosphäre nach außen abgestrahlte Licht 
ist abhängig von der im Sterninnern produzierten Energieleistung und der
Sternoberfläche, welche die Energie abstrahlen kann. Je größer die Leistung 
und je geringer die Oberfläche desto höher muss die Temperatur der 
Photosphäre sein, um die aus dem Innern anfallende thermische Leistung 
abstrahlen zu können: Sterne werden unterschiedliche Oberflächen-
temperaturen und in der Folge nach dem Planck‘schen Strahlungsgesetz 
unterschiedliche Spektren des Strahlungskontinuums und damit Farben haben.

Wie lässt sich die Farbe der Sterne reproduzierbar und ohne den 
individuellen Einfluß des Auges exakt messen?

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



Klassifizierung der Sterne über Farbindices:

Am häufigsten angewendet wird heute das UBV-System (Dreifarbenphotometrie) nach 
Harold L. Johnson (1921-1980) und William Wilson Morgan. U steht für die Helligkeit im 
ultravioletten Licht mit der Schwerpunktwellenlänge von 3650 Ångström, B für die 
Helligkeit bei 4.400 Ångström (Blau ) und V für die Helligkeit bei 5.500 Ångström (Gelb). 
V steht dabei für visuell, da das menschliche Auge Licht  im gelblich/günen Bereich am 
stärksten wahrnimmt. Im UBV-System werden anhand dieser Bezugsgrößen drei 
Farbindizes gebildet: U-B, U-V und B-V, wobei B-V für visuelle Beobachter die größere 
Bedeutung hat und z. B. in Sternkatalogen oft angegeben wird.

Erweitert wird das UBV-
System durch das UBVRI-
System, in dem noch die 
Helligkeiten R für die 
Helligkeit bei 7200 Ångström
(Rot) und I für die Helligkeit 
bei 9.000 Ångström (Infrarot) 
hinzugenommen werden. Die 
vier wichtigsten Farbindizes 
werden dann aus den jeweils 
benachbarten 
Wellenlängenbereichen 
gebildet: U-B, B-V, V-R und 
R-I.

http://www.gerdneumann.net/v2/deutsch/photometrische_filter.html



Ein (B-V) Farbindex von ±0,00 entspricht der Farbe bläulichweiß (Stern Rigel), 
+0,09 ist weiß (Stern Deneb), unsere Sonne hat einen Farbindex von +0,65 
(gelblich), Beispiele für Extrema sind der Rubinstern mit einem Farbindex von 
+2,06 (tiefrot) und Spica mit –0,23 (blau).
http://de.wikipedia.org/wiki/Farbindex

Zwei Aufnahmen des Wintersternbildes ORION:
•Links mit einer klassischen S/W- Photoplatte aufgenommen (blauempfindlich)
•Rechts mit einer CCD Kamera aufgenommen (rotempfindlich)

Betageuze

Rigel



Blaufilter Gelbfilter Rotfilter

+ 1,85+ 2,32
Betelgeuze
(� Ori)

-0,03-0,66
Rigel (� Ori)

B-VU-B



http://docs.kde.org/development/de/kdeedu/kstars/ai-colorandtemp.html

Über die Messung 
der Farbindices durch 
fotometrische 
Methoden lässt sich 
durch Vergleich mit 
dem Planckschen 
Strahlungsgesetz die 
Effektivtemperatur 
der das Kontinuum 
abstrahlenden 
Sternatmosphäre 
ermitteln 
(Photosphäre) .

Rigel



Und über die Effektivtemperatur lässt sich den (Hauptreihen-)Sternen grob ein 
Spektraltyp zuordnen:     O-B-A-F-G-K-M



Das Flüstern der Sterne entschlüsseln –
Ihre Farben und Spektren

Kapitel II
Optische SPEKTROSKOPIE = optische Spektren messen:
� Spektroskope und –graphen, Bauprinzipien, Funktionsweise von Prismen und 
Gittern
� Wesen der Spektren, Kontinuum, Absorptions- und Emissionslinien
� niedrig aufgelöste Spektren ergeben Infos über die Temperatur der Stern-
Photosphäre (Spektralklassen)
� mittel bis hoch aufgelöste Spektren zeigen 

� die Absorptions- und Emissionslinien von Atomen/Ionen und ihre 
Doppler-Verschiebungen -> Zusammensetzung, physikalischer Zustand 
und Dynamik der leuchtenden äußeren Gasschichten des Sterns und 
umgebender Gasscheiben und der Sternwinde. 
� die Linienprofile und deren Änderungen, verursacht durch 
Oberflächenstrukturen auf den Sternen, Sternwinde, Wechselwirkungen 
zwischen benachbarten (Doppel)Sternen bis hin zum Zeemanneffekt 
(Magnetfeldstärkemessungen).



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 c durch die Wellenlänge �
beschrieben:

E = h * v = h* c/�
Die Energie eines Photons nimmt also mit steigender Wellenlänge ab.

In der Spektroskopie werden die Photonen nach ihrer Energie (reziprok 
äquivalent:  Wellenlänge) getrennt. Spektrographen sind also Geräte, welche 
Photonen entsprechend ihrer Energie (Wellenlänge)  sortieren. Das Licht wird 
„dispergiert“.

Für den optischen Bereich (350 bis 700 nm Wellenlänge) werden als 
„dispergierende optische Elemente“ verwendet:

� Glasprismen (sie sortieren nach der Photonenenergie)
� Optische Gitter (sie sortieren nach der Wellenlänge der Photonen).

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



Der einfachste Spektrograph 
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). Für 
lichtschwache Objekte 
benutzt man empfindlichere 
Detektoren wie das Auge, 
früher vor allem die 
photografische Platte, heute 
bevorzugt elektronische 
Detektoren wie CCD- oder 
Digitalkameras. 



Um auch lichtschwache Objekte spektroskopieren zu können bedient man sich einer 
Lichtsammelmaschine. Das ist das Teleskop . Dieses konzentriert das Licht, das durch 
seine Öffnung fällt, in einem kleinen Bild des Sterns in seinem Fokus. Anschließend 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 Lichtbündel viel schmaler wie die Öffnung des 
Teleskops und dementsprechend konzentrierter = heller. Kollimator und Teleskop sollten 
das gleiche Öffnungsverhältnis 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 öffnet, auch 
vom Kollimator komplett ohne geometrische Lichtverluste erfasst und als paralleles 
Strahlenbündel zum Gitter oder Prisma weitergeleitet 



Der für den Selbstbau gut geeignete und in vieler Hinsicht für den Amateur 
wertvolle Spektrographentyp ist der klassische Gitterspektrograph mit 
drehbarem Reflexionsgitter . Die Kamera bildet wegen der hohen Dispersion 
des Gitters (breiter "Fächer") nur einen Teil des optischen 
Wellenlängenbereiches ab (in der Grafik grünes Licht). Durch Drehen des 
Gitters lässt sich der gewünschte Spektralbereich auf dem Detektor einstellen. 



Wird der Gesamtbeugungswinkel zu annähernd 0°gewählt , erhält man den  
kompakten Littrow-Spektrograph . In diesem Falle wird der Kollimator 
gleichzeitig auch als Objektiv benutzt. Das am Gitter dispergierte Licht fällt 
zurück durch den Kollimator und wird über einen Umlenkspiegel auf dem 
Detektor (CCD-Kamera) abgebildet (oder umgekehrt: das einfallende Licht vom 
Teleskop wird eingespiegelt und das dispergierte Licht fällt geradlinig auf das 
CCD). Mit diesen Geräten lassen sich unter Verwendung hochdispersiver Gitter 
Auflösungen bis R = 20.000 realisieren. 

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



heisses oder angeregtes verdünntes Gas

Leuchtender
Festkörper

kaltes Gas
Leuchtender
Festkörper

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



Das erste Linienspektrum wurde 1814 von Fraunhofer durch das Spektroskopieren des 
Sonnenlichts entdeckt. Diese Linien waren zunächst ein großes Rätsel. Es war eine 
Sensation, als sich herausstellte, dass die Wellenlängen dieser Linien mit solchen 
übereinstimmten, die man durch Flammenfärbung 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 Himmelskörper aufgedeckt. 
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 geführt (Niels Bohr, Atommodell 1913, 
Sommerfeld 1921, ab 1925 Werner Heisenberg, Erwin Schrödinger, Max Born, Pascual
Jordan, Wolfgang Pauli, Paul Dirac, John von Neumann…).



Entstehung von 
Spektrallinien :

Nach dem Bohr‘schen
Atommodell können die 
Elektronen von Atomen/Ionen 
in unterschiedlichen, aber klar 
definierten Energieniveaus 
(„Bahnen“) existieren. Der 
Wechsel zwischen den 
Niveaus geschieht durch 
Absorption oder Emission von 
Photonen.

Bei der Anregung eines 
Atoms/Ions wird ein Photon 
absorbiert, das exakt die 
Energie h*� besitzt, welche 
dem Energieunterschied der 
Elektronenbahnen 
„vorher/nachher“ entspricht.

Bei der Emission (Abregung) 
wird ein Photon freigesetzt.



Niedrig aufgelöste Spektren
R = � / �� = 100 bis 700, wobei das aufgelöste spektrale Element �� > 10 Å ist.

Eingesetzt werden Objektivprismen oder niedrig dispergierende Gitter („staranalyzer“).
Der ganze optische Wellenlängenbereich wird mit einer Aufnahme abgedeckt.
Wegen der niedrigen Dispersion ist die Aufspreizung des Lichts über die Wellenlängen 
nicht sehr hoch und damit wird das Licht wenig „verdünnt“ -> Auch sehr lichtschwache 
Himmelsobjekte sind spektroskopisch vermeßbar.



Beispiel für eine 
Objektivprismenaufnahme

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



Beispiel für eine 
Objektivprismenaufnahme

Objektivprismenaufnahme mit 
höherer Auflösung wie im 
vorigen Beispiel.
Bernd Hanisch, Lebus bei 
Frankfurt/Oder

WR 136, 
Emissionslinienstern



Mittel aufgelöste Spektren
R = � / �� = 1000 bis 10000, wobei das noch aufgelöste Element �� > 0,5 Å ist.

In diesen Spektren werden auch schwache Linien aufgelöst und damit im Spektrum 
sichtbar. Die Vielfalt der Linien und Molekülbanden wird offenbar.



Beispiel für einen selbstgebauten klassischen 
Spektrographen mittlerer Auflösung

Meine „Mäusevilla“



Hochaufgelöste Spektren
R = � / �� > 20000, wobei das noch aufgelöste Element �� < 0,1 Å ist

Verwendung: 
Detaillierte Messung von Linienprofilen, des Zeemanneffekts (Aufspaltung von Linien 
in Feinstrukturen im Magnetfeld) ….

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

Es werden Spektrographen mit großen internen Brennweiten benötigt. Nachfolgend 
eine Skizze des Sonnenspektrographen von Dieter Goretzki aus Langenselbold.



Dieter verwendet wegen des großen Lichtangebots ein kleines automatisch 
nachgeführtes Beobachtungsteleskop und projiziert die Sonne auf einen 
Bildschirm. Dieser besitzt ein kleines Loch, das einen Lichtwellenleiter (LWL) 
mit einem kleinen Ausschnitt der Sonnenoberfläche bescheint. So können 
kleine Details der Oberfläche, wie z.B. Sonnenflecken, spektroskopisch 
gemessen werden.



Das optische Sonnenspektrum in Gänze und ein hochaufgelöster Ausschnitt davon

Messung von Dieter Goretzki
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Kapitel III

Einige Beispiele von Amateurausrüstungen und aktuellen –themen:

� Spektren mittlerer Auflösung: Ausrüstung und Ergebnisse, Be-Sterne, 
Emissionsliniensterne, Messung der Umlaufbahnen von Doppelsternen, 
Untersuchung kollidierender Sternwinde.

� Wie gewinnt man die Spektren? Durch Datenreduktion.

� Aktuelle Entwicklungen im Amateursektor: Nach der Verbreitung von mittel-
bis hoch auflösenden Refraktionsgitterspektrographen mit gekühlten CCD-
Kameras innerhalb der letzten 5 Jahre erfolgt gegenwärtig die Eroberung der 
Echelle-Spektroskopie. 



Eine Aufnahme mit meinem Selbstbau-Spektrographen der H� -Linie von 
Sirius, dem hellsten Stern am Nordhimmel

Ich war begeistert, als ich das erste Mal feststellen konnte, dass in meinen mittel 
aufgelösten Spektren – gewonnen mit der Mäusevilla - auch feine schwache Linien zu 
erkennen sind und Lehrbuchspektren exakt reproduziert werden können.



Achernar, the brightest shell star as seen
from Earth 
http://en.wikipedia.org/wiki/Shell_star

Über die Beobachtung der zeitlichen 
Entwicklung der Linienprofile
lassen sich Erkenntnisse gewinnen über die 
Aktivitäten des Sterns und die Dynamik der 
Gasscheibe.

Die Beobachtung von Be-Sternen

Mit dem hölzernen Spektrographen (der „Mäusevilla“) ließen sich bei 
Auflösungen um R = 4000 Spektren von Be-Sternen untersuchen. Das sind 
schnell rotierende abgeplattete heiße Sterne, die in Äquatornähe gelegentlich 
Materie verlieren. Diese sammelt sich in einer umlaufenden Gasscheibe, bevor 
sie sich langfristig im Raum verliert. Die Gasscheibe (überwiegend H-Atome) 
wird im hellen UV-Licht des Sterns ionisiert, weshalb Emissionen aus der 
Scheibe auftreten, insbesondere die H� -Linie und manchmal zusätzliche 
Balmer-Linien (H� , H� …) und Emissionslinien anderer Elemente (Fe, Si…). 



Simultane Beobachtung in verschiedenen Wellenlängen bereichen:   � Gem

H�

H�



Simultane Beobachtung in verschiedenen Wellenlängen bereichen:   � Cas

H�

H�



Simultane Beobachtung in verschiedenen Wellenlängen bereichen:   � Tau

H�

H�



H� H� HeI

Mit der wellenlängenabhängigen, 
atomspezifischen Diagnose der 
Emissionslinien können die 
Bereiche der circumstellaren
Gasscheibe ausgemessen 
werden: 
Der Aufbau der Gasscheibe wird 
der Messung zugänglich

Diagnostik der Scheibendynamik

H�



http://www.astrospectroscopy.de/
Ernst Pollmann

Zeitliche Verfolgung der Intensitätsänderungen der H� -Linien-
Emission von Pleione (BU Tau)

Änderungen der Ha-Intensität in BU Tau über 53 Jahre

Pleione

Die Pleijaden



Emissionsliniensterne

Links: P Cyg

Unten: WR 140



Apropos WR 140: 
Die WR 140-Kampagne  der Fachgruppe Spektroskopie 

in der VdS, 2008/2009

Manche Projekte lassen sich nur durch Zusammenarbeit sinnvoll betreiben – natürlich 
auch mit der professionellen Astronomie. Ein sehr schönes Beispiel dafür ist die WR 140 
Kampagne, an denen sehr viele Menschen beteiligt sind/waren, Amateure wie 
Professionelle.

WR 140 - Der Archetyp eines Doppelsterns mit kollidierenden 
Winden (colliding-wind binary - CWB) ist das WR+O System 
WR 140 (HD193793) mit einer Periode von 7.9 Jahren. Die 
Distanz der beiden Komponenten variiert zwischen ~ 2 AU bei 
Periastron und ~ 30 AU bei Apastron. Dieser Doppelstern wird 
regelmäßig als Lehrbeispiel kollidierender Sternwinde 
bezeichnet. Er besteht aus einem Wolf-Rayet-Stern der 
Kohlenstoffsequenz (WC7) sowie aus einem massereicheren 
und leuchtkräftigeren O4-5 Hauptreihenstern. Die hohe 
Exzentrizität und die Inklination begünstigen die Untersuchung 
verschiedener Regionen des WR-Winds sowie den 
bemerkenswerten Wechsel der Bedingungen in der Wind-Wind-
Kollisionszone während der Periastronpassage. Die 
Veränderungen manifestieren sich in der schnellen Erzeugung 
von Staub und können als gigantische und periodische (einmal 
pro Orbit) Infrarot-Ausbrüche beobachtet werden. 



Alle 7,9 Jahre kommen sich die Sterne sehr nahe (Periastron). Die Winde kollidieren 
dann besonders heftig miteinander und es entstehen an der kegelförmigen Schockfront 
intensive Emissionen, die wir spektroskopisch beobachten können. Das Periastron 
wurde zum  11. Januar 2009 erwartet. Und um den Vorgang genau analysieren zu 
können, sollte um das Periastron mindestens 6 Wochen vorher und 8 Wochen nachher 
beobachtet werden, jeden Tag.  Das ist in Deutschland wetterbedingt nicht zu machen.



Die wichtigsten Parameter von WR 140 
Typ: WR+O binary
Visuelle Magnitude = 7.07 mag 
Periastronpassage bei = HJD 2446147.4 ± 3.7 (1985) 
Periode P = 2899.0 ± 1.3 
Inklination i = 50°+/- 15°
Halber Öffnungswinkel des Schockkegels q = 40°+/- 15 °
Exzentrizität e = 0.881 +/- 0.005 

An unserer Kampagne in Teneriffa haben 28 Personen aktiv teilgenommen, aus
England, Deutschland, Portugal, Spanien, Kanada, USA, Belgien… und das ganz  in 
privater Initiative. Ein mitgebrachter Lhires-III-Spektrograph wurde vom ersten Team an 
dem MONS-Teleskop (Cassegrin, 50 cm Spiegel, 7,5 m Brennweite) installiert. Die 
Beobachtungen begannen am 1.12.2008 und endeten Mitte März 2009.

Die Messergebnisse werden zu Zeit ausgewertet, ein kanadischer Student erarbeitet 
damit seine Dissertation.









Eigene Messungen an meiner Apparatur zu Hause: Die „excess emission“ nahe dem 
Periastron ist deutlich zu sehen



Der Dopplereffekt verursacht bei umeinander rotierenden Doppelsternen eine 
periodische Aufspaltung der Spektrallinien. Dies lässt sich nutzen, die elliptischen 

Bahnen der Doppelsterne zu vermessen.



Einsatz des LHIRES III in meiner privaten Sternwart e

http://astrospectroscopy.eu Charakteristische Daten:
•Gitter-Spaltspektrograph im Littrow-Design, F# 10
•200 mm Brennweite des Kollimators/Objektivs
•Optimale Anwendung am C11. Es sind mit einem Reflexionsgitter mit 
2400 g/mm und einem 20 um Spalt Auflösungen bis R=25.000 
erreichbar
•Nachführung des Objekts auf dem Spalt über die integrierte 
Spaltbeobachtungskamera und geeignete Software
•Kalibrierung mit der eingebauten Neonglimmlampe



Wie gewinnt man nun solche Spektren, was ist zu tun, wie geht man vor?

Zuerst muß das Objekt auf den Spalt 
gebracht und dort gehalten werden (links 
im Bild ist es Jupiter).
Das Bildscheibchen eines Sterns ist im 
Fokus (Spalt) meines Teleskops 60 � m 
klein. Und der Spalt ist 22 � m breit (bis 50 
� m ). Das Halten auf dem Spalt geschieht 
durch eine Beobachtungskamera und ein 
Computerprogramm, das die mit 
Schrittmotoren versehene 
Teleskopmontierung auf 1 � m genau
steuert.

Das durch den Spalt fallende Licht wird im Spektrographen „auseinandergezogen“, also 
nach der Wellenlänge sortiert und erscheint auf der CCD (dem Detektor) als 
Spektrenstreifen.

Da Jupiter rotiert, erscheinen die Fraunhoferlinien des Sonnenlichts (= vom Jupiter 
reflektiertes Licht) als schräge Linien. Aus der Neigung kann man die 
Rotationsgeschwindigkeit des Jupiters entnehmen. Terrestrische Linien 
(Absorptionslinien der Erdatmosphäre, meist durch Wasser verursacht) stehen quer im 
Spektrenstreifen (fast senkrecht).



Jede Aufnahme des Spektrenstreifens enthält eine 
Anzahl Störungen, die das Messergebnis verfälschen.
•Cosmics = Spuren kosmischer Strahlung
•Rauschen der Elektronik, des Kamerasystems etc.
•Ein zeitabhängiger Dunkelstrom sowie „heiße Pixel“
•Schatten von Staubkörnern im Spalt und auf der Optik
•Himmelshintergrund („Lichtverschmutzung“)
•Vignettierung (Abschattungen innerhalb der Optik)

Diese Störeffekte müssen aus 
den Aufnahmen entfernt werden. 
Das geschieht durch eine 
Prozessierung der Aufnahmen, 
ein recht komplexer Vorgang.
Wenn das erreicht ist, werden die 
Spektrenstreifen aus den 
prozessierten Aufnahmen 
extrahiert. Man erhält ein 
unkalibriertes Rohspektrum 
(Intensität gegen Pixel-N°
aufgetragen).



Hier wurde durch den Spektrenstreifen einer Rohaufnahme von eps Aur (10 
min Belichtung) ein horizontales Profil gelegt, also die gemessenen 
Intensitäten einer Pixelzeile sind dargestellt.



Das kalibrierte Spektrum ist nicht mit 
dem absoluten Spektrum des Objekts 
identisch, weil es von der 
wellenlängenabhängigen 
Empfindlichkeit des Detektors (und 
noch anderen Effekten) beeinflusst ist.

Das  Spektrum wird mit einem 
Kalibrierspektrum 
wellenlängenkalibriert. Ich verwende 
dazu eine Neon-Glimmlampe, welche 
die Linien des Neons in scharfer Form 
emittiert. Diese sind bekannt und an 
Hand ihres Musters zu erkennen.



Die Intensitäten können noch auf den Intensitätsverlauf des Sternkontinuums 
normiert werden. Man erhält das normierte Spektrum, das die Linien des 
Spektrums in relativen Intensitäten zeigt. Das ist normalerweise das 
Endergebnis. Nun kann man Einzelheiten des Spektrums untersuchen.



Ausblick in die Zukunft der Amateurspektroskopiker: 
Die Echelle-Spektroskopie

Beim normalen Spaltspektrographen erhält man einen Spektrenstreifen auf dem 
Detektor (CCD). Und dieser Streifen enthält einen relativ kleinen Ausschnitt des 
gesamten optischen Spektrums.
Will man einen größeren Ausschnitt oder sogar das gesamte optische Spektrum 
messen, muss man dies dann in Einzelschritten hintereinander tun, wobei jedes Mal das 
Gitter ein wenig gedreht wird. So kann schnell eine ganze Nacht für ein Objekt 
verbraucht werden.

Beim Echelle-Spektrographen erhält man mit einem Schuß das gesamte Spektrum, 
und das bei hoher Auflösung (R = 7000 bis 20000).

Diese Spektrographen wurden bis vor einem Jahr nur in der professionellen Astronomie 
verwendet. Sie stellen größere Anforderungen an die verwendeten optischen Teile, 
insbesondere an die Farbkorrektur des Objektivs (die Kamera). 

Eine französische Gruppe von Enthusiasten sowie eine Gruppe professioneller
Astronomen haben mittlerweile kleine Echelle-Spektrographen gebaut, die für kleine 
(Amateur)Teleskope anpassbar sind. Und mittlerweile sind auch einige Personen in 
Deutschland mit solchen Projekten aktiv, darunter auch ich.



Und so sieht ein Prototyp eines solchen selbstgebauten Spektrographen aus. 
Noch in Holz wegen der leichteren Umbaumöglichkeiten während der 
Entwicklung des Geräts.



Beispiel eines Spektrums des Sonnenlichts, gemessen von Udo Zlender an 
seinem Selbstbau-Echelle-Spektrographen (in der Entwicklung befindlicher 
Prototyp)

Im Vordergrund (klein) das gesamte Spektrum. Im Hintergrund ein Ausschnitt, in dem die 
Absorptionslinien (Fraunhoferlinien) zu sehen sind.



Es ist spannend und es bleibt spannend. Die Entwicklung der Echelle-
Spektrographen wird uns Amateur-Spektroskopikern erweiterte technische 
Möglichkeiten bieten und damit die Effizienz unserer Beobachtungen steigern. 
Gute Beobachtungsnächte sind in Deutschland wetterbedingt rar und Messzeit 
deshalb kostbar.

Ich danke für Ihr Kommen, Ihre Aufmerksamkeit und Ihre Geduld mit mir.

Und hoffe ….dass ich Ihnen Anregungen geben konnte für eigene Aktivitäten. 

In diesem Sinne „Auf Wiedersehen“.

Damit möchte ich den Vortrag schließen.

www.astrospectroscopy.eu

http://spektroskopie.fg-vds.de/


