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1 . Einleitung
In der Kollegstufe ist es für jeden Kollegiaten Pflicht, eine 
Facharbeit zu erstellen, das heißt er muß sich mit einem 
bestimmten Thema aus dem Fachbereich eines seiner beiden 
Leistungskurse näher beschäftigen. In der Zeit von Juni 1986 
bis Februar 1987 entstand deshalb folgende, inhaltlich ge
kürzte Arbeit, deren Thema vom Autoren wegen seines Hanges 
zur Astronomie gewählt wurde.
An dieser Stelle möchte ich noch einigen Personen meinen Dank 
aussprechen, weil sich ohne ihre Hilfe das Entstehen dieser 
Arbeit weit schwieriger gestaltet hätte.
Herr Frank Grieger, Physikstudent in Erlangen, gab mir we
sentliche Ratschläge für den Bau des Spektrographen und die 
Aufnahmetechnik. Ralph Barthelmann, Mitglied der Volksstern
warte Coburg, hat mir ebenfalls Empfehlungen für den prak
tischen Teil der Arbeit gegeben. Herr Joachim Bauer, Lehrer 
am Dientzenhof er-Gymnasium, hat sich bemüht, mich in das 
Arbeiten mit dem Textverarbeitungsprogramm auf einem Perso
nal-Computer der Schule einzuführen, womit diese Arbeit 
schließlich angefertigt wurde.

2) Das Absorptionsspektrum der Sterne

a) Aufbau und Energieerzeugung bei Sternen

Sterne sind sehr große Objekte und in viele verschiedene 
Zonen einteilbar. Der Kern, in dem die Energieerzeugung durch
Kernverschmelzung stattfindet, nimmt etwa ein Fünftel bis ein
Zehntel des Sternradius ein. Dafür befindet sich hier aber 
ein relativ großer Anteil an der gesamten Masse des Sterns. 
Die freigewordene Energie kann aufgrund der hohen Dichte im 
Kern als Strahlung nicht sehr effektiv transportiert werden. 
Ein Photon, das im Kern erzeugt wird, benötigt etwa 10 Jahre 
um an die Oberfläche zu gelangen. Die Energie wird vermutlich
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vor allem durch Konvektion in die äußeren Schichten transpor
tiert, wo sie als Strahlung in den Weltraum abgegeben wird. 
Diese Schicht wird deshalb Photosphäre genannt. Sie ist bei 
der Sonne etwa 300 km dick und 5000 bis 7000 K heiß. Die 
Photosphäre ist also die sichtbare äußere Begrenzung eines 
Sterns.

b) Einfache Theorie der Linienspektren

In der Photosphäre finden auch die entscheidenden Geschehnis
se für die Entstehung eines für den Stern charakteristischen 
Spektrums statt. Einzelne Wellenlängenbereiche können relativ 
zum Kontinuum geschwächt oder verstärkt werden, so daß Ab- 
sorptions- bzw. Emissionslinien im Spektrum auftreten. Welche 
Wellenlängen beeinflußt werden, hängt von den in der Photo
sphäre vorkommenden Elementen ab und von ihrer Temperatur.

Oberfl

M erid io n a le  Z irk u la tio n s s trö m e  in e in em  ro 
tie re n d e n  S te rn . D er grau  d a rg e s te llte  B ereich 
ist d e r  k o n v ek tiv e  K ern  u n d  d ie P feile  zeigen 
d ie  R ic h tu n g  d e r  S trö m u n g  an.

aus

Nun kann man einem Stern eine Spektralklasse zuteilen, die 
von den im Spektrum vorkommenden Linien abhängt. Allerdings 
kann man daraus keine konkreten Schlüsse auf das quantitative
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Vorkommen verschiedener Elemente ziehen. Ein A-Stern, der 
stark hervortretende Wasserstofflinien als Kennzeichen hat, 
könnte zum Beispiel prozentual weniger Wasserstoff enthalten 
als ein M-Stern, bei dem die Linien der Balmerserie praktisch 
nicht hervortreten. Dies ist folgendermaßen zu erklären: Wir 
betrachten das Wasserstoffatom und die damit verbundene 
Balmerserie. Sie hat folgende Serienformel:

Die Balmerserie tritt in Absorption auf, beim Übergang vom 
Niveau 2 in ein höhergelegenes Energieniveau m (2 m).
Damit diese Serie auftreten kann, müssen also Atome 
vorliegen, bei denen des Elektron nicht auf dem Grundniveau n

1 ist, sondern bereits auf n 2 angeregt ist. Dazu muß die 
Sternhülle eine genügend hohe Tempertur haben. Ist die Zahl 
der Atome mit dem Elektron auf n 2, N^ verhältnismäßig 
gering, so kann auch die Serie nur schwach im Spektrum 
auftreten. Das Verhältnis dieser Zahl Nq ^ zur Gesamtzahl N 
der Wasserstoffatome, ist also von Interesse:

N 0 , 2  =  V _2 =  N 0 , 2  1

N - V N,- Nq  ' 7 7 T  

N0
Nq , 2 ist die Zahl der Wasserstof fatome pro Volumeneinheit 
[cm "?], die sich im angeregten Zustand n =>2 befinden und 
also nicht ionisiert sind. N̂  ist die Zahl der ionisierten 
Wasserstoffatome, Nq die der nicht ionisierten, ebenfalls pro 
Volumeneinheit.

Den Quotient Nq 2 ^ 0  eine Formel von Boltzmann, der
andere Bruch N^/Nq ergibt sich aus der Saha-Gleichung, je
weils in Abhängigkeit von der Oberflächentemperatur T. Das
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Ergebnis der Rechnung kann man graphisch darstellen:

T  in 1000 °.K

Man erkennt auf der obigen Abbildung ein Maximum für die 
Balmerserie bei einer Temperatur von etwa 10000 K. Ist die 
Temperatur geringer, so befinden sich die meisten H-Atome im 
Grundzustand, ist sie höher, so sind sie in einem energetisch 
höheren Zustand oder gar ionisiert. In beiden Fällen tritt 
dann die Balmerserie schwächer hervor.

Ebenso verhält es sich mit anderen Elementen oder mit Molekü
len. Banden von Titanoxid treten in Spektren von M-Sternen 
auf. Das bedeutet, daß solche Sterne relativ kühl sein müs
sen. In heißeren Sternen existiert diese Verbindung nicht 
mehr, weil die auftretenden Energien ausreichen, die Moleküle 
zu trennen. Daraus läßt sich schließen, daß die Einteilung in 
Spektralklassen eine Einteilung nach unterschiedlicher Ober
flächentemperatur ist. In der obigen Graphik lassen sich nun 
auch die Spektralklassen auf der Temperaturachse antragen, 
wenn man mit den Klassifikationskriterien vergleicht. Die 
stärksten Wasserstofflinien treten bei der Spektralklasse A 
auf. In der Graphik ist ersichtlich, daß das Maximum für das 
Auftreten der Balmerserie bei T«s1 0000 K liegt. Man kann 
daraus folgern, daß ein A-Stern eine Oberflächentemperatur 
hat, die bei etwa 10000 K liegt.
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3) Der Aufbau des Objektivprismenspektrographen

Zur Aufnahme von Sternspektren, benötigt man eine geeignete 
Apparatur, die das Licht in seine spektralen Bestandteile 
zerlegt und das so entstandene Spektrum photographisch fest
hält. Im Rahmen dieser Arbeit soll ein Objektivprismenspek- 
trograph zum Einsatz kommen.

Vor dem Teleobjektiv (Brennweite f 300 mm) einer Spiegelre
flexkamera wurde ein 60°-Prisma im Minimum der Ablenkung 
angeordnet.

Da die Lichtquellen, die Sterne, praktisch punktförmig sind, 
kann auf einen Spalt verzichtet werden. Das Prisma besteht 
aus Flintglas und hat eine Kantenlänge von S 30 mm. Es hat 
eine mit n»1 ,63 recht hohe Brechzahl und ermöglicht eine 
hohe Dispersion (genaue Angaben erfolgen bei der Auswertung). 
Dieser Aufbau entspricht im Prinzip dem vom in £3] verwende
ten.



rva
hd

tm
o 

TU
.-*3

dr



142

Zur Aufnahme von Sternspektren benötigt man Belichtungszei
ten, die den üblichen Wert weit übersteigen. Aus diesem Grund 
muß die Apparatur zum einen stabil aufgebaut sein, zum ande
ren muß sie gegebenenfalls nachführbar sein, um die Erddre
hung auszugleichen. Der Stern bzw. sein Spektrum bleiben dann 
immer konstant im Gesichtsfeld. Die zweite gestellte Forde
rung, muß nicht immer erfüllt sein, denn es ist oft vorteil
hafter die Nachführung anzuhalten, damit der feine Strich des 
Sternspektrums auf dem Bild breitgezogen erscheint.

Der Spektrograph wurde also auf einem Spiegelteleskop aufge
baut. Es handelt sich um einen 4 1/2-Zoll Reflektor mit einer 
Brennweite von 900 mm (Firma Tasco optics). Es kann mittels 
eines passenden Elektromotors nachgeführt werden. Mein Dank 
gilt hier der Astronomischen Arbeitsgruppe unserer Schule, 
die mir freundlicherweise den Motor geliehen hat. An der 
Rohrschelle des Teleskops ist eine Halterung aus Kupferblech 
angebracht, auf die die Kamera geschraubt werden kann. Die 
Kamera ist dann parallel zum Spiegelteleskop ausgerichtet. An 
der Rohrschelle ist weiterhin eine Sperrholzplatte, auf der 
sich eine Halterung für das Prisma befindet. Das Objektiv
prisma kann mit einer Sperrholzhaube abgedeckt werden, um 
störende Lichteinfälle weitgehend auszuschalten.

Soll eine Aufnahme bei angehaltener Nachführung gemacht 
werden, so ist es wichtig, daß die Linien senkrecht zum 
Spektrum stehen (siehe auch Zeichnung oben). Deshalb muß die 
Senkrechte zum Strahlengang, also die Prismenhalterung paral-
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lei zur Deklinationsachse ausgerichtet sein. Dies ist durch 
den Aufbau gewährleistet.

4. Die Aufnahmetechnik

a)Rahmenbedingungen

Bevor man mit den Aufnahmen überhaupt beginnen kann, müssen 
bestimmte Bedingungen erfüllt sein, wie sie für jede astrono
mische Beobachtung wichtig sind. Dazu gehören äußere Bedin
gungen wie gutes Wetter und ein möglichst dunkler Beobach
tungsort. Letztlich bleibt noch die Wahl des richtigen Films. 
Ich verwendete dabei bevorzugt einen Ilford HP5. Es handelt 
sich dabei um einen Schwarzweißfilm mit einer Empfindlichkeit 
von 400 ASA. Seine spektrale Empfindlichkeit geht vom kurz
welligen Licht bis etwa 640 nm [9] . Dies ist mehr als ausrei
chend, da die wichtigsten Linien im kurzwelligen Bereich des 
sichtbaren Licht liegen.

Relative loa 
.1,5 Empfindlichkeit

1,0

50
W ellenlänge nm

b) Belichtung

Jetzt kann mit den Aufnahmen begonnen werden. Dabei wählt man 
für Aufnahmen ohne Nachführung einen Stern mit einer großen 
scheinbaren Helligkeit (möglichst etwa 1m ), der auch zum 
Zeitpunkt der Aufnahme möglichst hoch über dem Horizont 
stehen sollte (mindestens 20°), damit eine problemlose Auf-
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nähme möglich ist. Man stellt den Stern im Kamerasucher ein 
(das ist bei abgenommener Haube durchaus möglich) was wegen 
des großen Gesichtsfelds sehr schnell geht. Ist der Stern in 
der Mitte des Gesichtsfeldes, so ist er auch im Gesichtsfeld 
des Fernrohrs. Nun stellt man das Fernrohr am Deklinations
kreis um 50° tiefer, das entspricht etwa dem Ablenkwinkel 6 
für sichtbares Licht. Nach Wiederaufsetzen der Haube über den 
Spektrographen, ist im Sucher der Kamera ein feiner weißer 
Strich zu erkennen, das ist das Spektrum des Sterns.

Nun kann belichtet werden. Um Belichtungszeiten von mehreren 
Sekunden zu ermöglichen, ist an der Kamera ein Drahtauslöser 
angebracht, der mit einer kleinen Schraube arretiert werden 
kann. Nun wird ohne Nachführung etwa 30 60 Sekunden belich
tet. Hier ist eine exakte Zeit nicht sehr wichtig, da das 
Spektrum ohne Nachführung breitgezogen wird und allein die 
Breite von der Belichtungszeit abhängig ist, nicht aber die 
exakte Belichtung, die die Linien deutlich hervortreten läßt. 
Dies ist nur von der scheinbaren Helligkeit des Sterns abhän
gig, womit sich der Kreis möglicher Aufnahmekandidaten auf 
die hellsten Sterne beschränkt.

5) Vorhergehende Messungen

a) Ermitteln der Brechzahl

Um Aussagen über die in einem bestimmten Spektrum vorkommen
den Linien machen zu können, muß man eine Art Maßstab haben, 
der, an das Spektrum angelegt, die zu einer Stelle gehörige 
Lichtwellenlänge angibt. Dazu wurde in der Schule zunächst 
ein Versuch aufgebaut, der die Ermittlung der Brechzahl des 
Prismas in Abhängigkeit von der Wellenlänge erlaubte:
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S c h i r m

Eine Linse der Brennweite f 100 mm bildet die Lichtquelle, 
eine Quecksilberdampflampe, auf einen Spalt ab. Von der 
zweiten Linse wird das divergierende Licht parallel ausge
richtet und trifft so auf das Prisma. Dieses erzeugt nun ein 
Emissionsspektrum mit fünf Linien bekannter Wellenlänge, die 
auf einem Schirm vermessen werden können. Es wurde nun in 
mehreren Messungen der Abstand x der Linien von der optischen 
Achse gemessen und durch den Abstand y des Schirms von der 
Mitte des Prismas, gemessen auf der optischen Achse, geteilt. 
So erhält man den Tangens des Ablenkwinkels 6 von fünf Wel
lenlängen. Nun läßt sich die Brechzahl n für die jeweilige 
Wellenlänge aus Gleichung 9.14 aus ["7j berechnen. Es gilt:

sin (T72 + 6/2) n sin (T/2)

Hier ist T  (brechender Winkel) gleich 60° und somit:

sin (30° + 6/2)/sin (30°) 2 sin (30° + 6/2)
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1 ,6 5

1 ,6 4

1 ,6 3

400 500
-J--------- 1—

600

A in nm

Die erhaltenen fünf Meßpunkte können durch eine Kurve verbun
den werden. Der entstandene Graph ähnelt im betrachteten 
Bereich einer Hyperbel der allgemeinen Form

y f (x) a/x + b

Aus den fünf gemessenen Wertepaaren lassen sich durch Kom
bination von jeweils zwei die Parameter a und b errechnen. 
Der Mittelwert für a ist dabei 38.56 nm und für b 1 .5587. 
Somit gilt in dem betrachteten Bereich näherungsweise

n (X) 38.56 nm/A + 1.5587 ( X  in nm)

Diese mathematische Annäherung an die Meßkurve sollte etwa im 
Bereich von 380 nm < /l K  500 nm verwendet werden. Die erhalte
ne Gleichung kann nun in eine Funktion für den Ablenkwinkel 8 
erweitert werden. Nach oben verwendeten Gleichungen ist:
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S min (X) 2 arcsin (n (/l)/2) 60°

b) Herleitung einer allgemeinen Ortsfunktion für die Wellen
länge

Die untere Abbildung stellt noch einmal den vereinfachten 
Aufbau des Spektrographen dar:

Das Kameraobjektiv ist hier nicht enthalten, die hintere 
Ebene ist die Filmebene der Kamera, für die es einen Maßstab 
zu finden gilt. Nun wählt man, wie in der Zeichnung angedeu
tet, den Ort auf den das Licht der WellenlängeÄo abgebildet 
wird als Nullpunkt. 80 ist dann als 8 (A0) zu definieren. Für 
den Maßstab 6 (A) gilt dann:

6 (Ä) tan (8 (X) 8 (̂,) ) V

Hier ist v der Vergrößerungsfaktor, der durch Objektiv und 
Entfernung Prisma Filmebene, festgelegt ist. Ihn gilt es 
noch zu bestimmen.

c) Erstellen eines Maßstabs für die Spektren

Das Spektrum, das das Prisma erzeugt, kann als ein divergie
rendes Lichtbündel von Punkt A (siehe Zeichnung) verstanden 
werden. Es entspricht dann der Abstand dieses Punktes von der 
Linse der Gegenstandsweite g. Aus der Gleichung
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1/f 1/g + 1/b

kann nun die Bildweite b berechnet werden.

FiImebene

Da g mit etwa 9 cm kleiner ist als die Brennweite f mit 30 
cm, ergibt sich für die Bildweite ein negativer Wert, das 
heißt, der Punkt B liegt vor der Linse. Das Spektrum auf der 
Filmebene erscheint nun wie ein in eine Richtung divergieren
des Lichtbündel von Punkt B aus. Will man (ś (X) in Millime
tern haben, so ist v der Abstand B-Filmebene in Millimetern. 
Es ergibt sich: v 306 mm. Der erstellte Maßstab sieht dann 
fünffach vergrößert so aus:

_________  Hß

330 nm 400 nm 450 Tim 486 Tim 500 nm

d) Bestimmen der erreichten Dispersion

Die Dispersion ist eine Größe, die das Leistungsvermögen 
eines Spektrographen kennzeichnet. Dabei wird- angegeben, 
wieviel Angström bei dem aufgenommenen Spektrum auf einen 
Millimeter abgebildet werden, sie wird also in Ä/mm angege
ben. Die Dispersion ist für Spektrographen, die mit einem 
Prisma arbeiten, nicht konstant. Üblicherweise wird sie für 
Ht* (434 nm) angegeben. Zeichnet man €  (X) , so kann man an die 
entstandene Kurve eine Tangente an einen Punkt anlegen. An 
die Tangente kann man wiederum ein Steigungsdreieck anlegen
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und % und mm ermitteln und durcheinander dividieren. So kann 
man die Dispersion für jede Wellenlänge ermitteln. Bei Hrr' 
beträgt sie etwa 90 Ä/mm. Dies ist relativ hoch. Professio
nelle Geräte erreichen bei Sternspektren etwa 20 &/mm.

6) Das Auswerten der Spektren

a) Vermessen eines Spektrums

Am 9. September 1 986 gelangen mir um 22 Uhr zwei Aufnahmen 
des Spektrums der Wega. Die Belichtungszeiten betrugen 30 und 
60 Sekunden. Eine Nachführung erfolgte nicht, so daß die 
Spektren auf dem Negativ auf etwa 0,5 und 1 mm breitgezogen 
wurden. Die meteorologischen Bedingungen waren nicht die be-
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sten, trotzdem sind die Aufnahmen gut gelungen. Wega stand 
zum Aufnahmezeitpunkt etwa 70° über dem Horizont, weshalb die 
Störungen durch die Atmosphäre praktisch minimal sind. Mit 
einer Helligkeit von 0,1m gehört sie zu den scheinbar hell
sten Sternen des nördlichen Himmels.

Die folgende Abbildung zeigt ein Positiv des Wegaspektrums. 
Darunter befindet sich eine Zeichnung des Negativs, so daß 
die Lage der Linien deutlich wird. Dann folgt eine Zeichnung 
der Lage der Linien der Balmerserie, wie sie sich nach den 
Funktionen berechnet. Schließlich folgt eine Tabelle von 
Wellenlängen. Dabei sind in der ersten Spalte die Wellenlän
gen aufgeführt, die sich aus der Messung des Ortes ergeben, 
wenn man die Funktionen nach der Wellenlänge auflöst. 
wurde dabei zu 486 nm (= Hß) gewählt. In den folgenden Spal
ten stehen die tatsächlichen Wellenlängen und die Bezeich
nung :

H| Hg H ß

Tabelle

Berechnete Wellenlänge (nm) Genaue Wellenlänge (nm) Linie

486 486 Hß
436 434 Hr
410 410 h6
394 397 Hg
387 389 H8
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b) Zuweisung eines Spektraltyps

Es zeigt sich also eine ziemliche deutliche Übereinstimmung, 
womit bewiesen wäre, daß es sich um die aufgeführte Linien 
der Balmerserie handelt. Die Linien sind sehr stark ausge
prägt. Ferner sind keine anderen Linien in diesem Spektrum zu 
erkennen. Ein Vergleich mit Spektren aus D] zeigt, daß Wega 
ein Spektraltyp zwischen B5 und A5 zugeordnet wird. In eben 
dieser Spektralseguenz ist ein Wegaspektrum als Paradebei
spiel für AO-Spektren aufgeführt. Ferner sind einige A-Spek- 
tren von Sternen abgebildet, die jedoch verschiedene Leucht
kräfte besitzen. Hier kann durch einen Vergleich gesagt 
werden, daß Wega ein Stern geringerer Leuchtkraft ist. Wega 
gehört nach zur Leuchtkraftklasse V.

7) Ergebnisse

Der gebaute Objektivprismenspektrograph ermöglicht es, Spek
tren von Sternen bis zu einer Helligkeit von etwa 1m aufzu
nehmen. Mit Hilfe von Funktionen, die die Lichtbrechung durch
das Prisma und die Abbildung auf die Filmebene mathematisch 
annähern, können die gewonnenen Spektren vermessen werden. 
Für das 60°- Prisma gilt:

n U) 38 .56 nm//l + 1 .5587 (A in nm)
6 (X) 2 arc sin (n (A)/2) 60°
d (A) tan (6 (A.) S (1,)) 306

Die Funktion d (X) errechnet den Ort in mm (von dem Ort der 
Wellenlänge/L0 aus), auf dem eine Wellenlänge %  abgebildet 
wird. Man kann auch den Ort einer Linie messen und die zuge
hörige Wellenlänge berechnen, indem man die Funktionen nach 

auflöst. Die errechneten Wellenlängen weichen um maximal
1,5 % vom tatsächlichen Wert ab.
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Nachdem nun die auftretenden Linien bekannt sind, kann der 
Spektraltyp grob bestimmt werden. Eine Einteilung nach 
Leuchtkraft ist allerdings äußerst vage.
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