Sonderdruck aus Sterne und Weltraum, Heft 11/89

Astronomie
in der Schule

DOK: G\Prosp\Zub\BlazeGitter\Sonderdruck-Suw.doc

Wenn der Astronomieunterricht mehr
sein soll als ein Sammeln von
Faktenwissen Uber das Weltall, mufd er
dem Schiiler exemplarisch die wichtig-
sten Wege zeigen, auf denen der Astro-
nom aus Beobachtungsergebnissen mit
den fiir seine Wissenschaft charakteristi-
schen Methoden Erkenntnisse Uber die
Objekte seiner Forschung gewinnt. Es ist
eine grundlegende didaktische Erfah-
rungstatsache, daf} ein solches Unter-
richtsziel am besten erreicht werden
kann, wenn der Schiller diese Wege an
einfachen Beispielen selbst gehen ge-
lernt hat. In besonderem MaRe bietet
sich hierzu die Sternspektrographie an,
denn einerseits stellen Sternspektren die
wichtigste Informationsquelle fur den
physikalischen Zustand der Fixsterne dar
— sie bilden deshalb einen wesentlichen
Grundstein der Astrophysik —, anderer-
seits ist die Aufnahme und Auswertung
von Sternspektren eine Aufgabe, die im
Schulunterricht relativ einfach durchge-
fuhrt werden kann. Wenn die Fixstern-
Spektrographie trotzdem im Praktikum
des Astronomieunterrichts nur selten
zum Zuge kommt, diirfte dies in erster Li-
nie darauf zurtickzufilhren sein, daRR die
Identifizierung der Spektrallinien bei den
hierzu in der Regel verwendeten Pris-
menspektren Schwierigkeiten bereitet —
abgesehen von Spektren der Sterne mit
Spektralklassen um AO, die deutlich her-
vortretende Balmerlinien besitzen.

1. Zur Photographie von Sternspektren

1.1. Das Instrumentarium

Grundsatzlich kann man zur spektralen
Zerlegung des Lichtes Prismen oder Beu-
gungsgitter beniitzen. Der sofort ins Auge
fallende Unterschied von Prismen- und
Gitterspektren besteht darin, daf? ein Pris-
ma nur ein Spektrum erzeugt, das Gitter
jedoch beiderseits vom Bild der Lichtquelle
(0. Beugungsordnung) mindestens 1 Paar
Spektren 1. Ordnung oder — je nach der
verwendeten Anordnung — noch weitere
Paare von Spektren héherer Ordnung
liefert. Wahrend also die Lichtenergie vom
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Prisma auf ein einziges Spektrum konzen-
triert wird, verteilt sie das Gitter auf
mehrere Spektren. Daraus folgt zwangs-
laufig, dal? bei sonst gleichen Bedingun-
gen das Prismenspektrum einer bestimm-
ten Lichtquelle wesentlich lichtstarker ist
als eines der von einem normalen Gitter
erzeugten Spektren. Da wir es bei den
Fixsternen mit sehr schwachen Lichtquel-
len zu tun haben und die optischen Instru-
mente, die in der Schule fir die Samm-
lung des Sternlichts zur Verfigung stehen
meist auch nicht besonders leistungsfahig
sind, liegt es hier nahe, zur Herstellung
von Sternspektren eine Methode zu
wahlen, die in bezug auf die Lichtstérke
besonders effektiv ist. Dies ist der Grund
daflr, daR in der Schule — und Ubrigens
auch in der Amateurastronomie — bisher
nahezu ausschlie3lich Prismen zur Er-
zeugung von Fixsternspektren verwendet
wurden.

Zur amateurastronomischen  Praxis
photographischer Aufnahmen von Stern-
spektren mit Hilfe eines Prismas gibt es in
der einschlagigen Literatur zahlreiche Hin-
weise; auch in dieser Zeitschrift sind zu
diesem Themenkreis schon mehrere Auf-
sétze erschienen. Dabei sind hinsichtlich
der Methode zwei Gruppen zu unterschei-
den: Entweder wird das Prisma vor dem
Objektiv angebracht, und die photogra-
phische Schicht befindet sich in der
Objektiv-Brennebene  (Objektivprismen-
Spektrographie; vgl. [1], [3]), oder das
vom Obijektiv gelieferte Bild des Sterns
liegt auf dem Spalt eines Prismenspektro-
graphen der Ublichen Bauart, in dessen
Bildebene die photographische Schicht
liegt (Spaltspektrographie; vgl. [2]).

Eine besonders einfache Variante der
Objektivprismen-Spektrographie  besteht
darin, ein Prisma direkt vor das Teleob-
jektiv einer Kleinbildkamera zu setzen
(vgl. [3], [4], [6]); da in diesem Fall kein
Fernrohr bengtigt wird, eignet sich diese
Methode besonders fiir astronomische
Praktikumsaufgaben, die von den Schii-
lern zu Hause ausgefiihrt werden sollen. —
Spaltspektrographen sind demgegeniiber
sehr schwerfallig zu handhaben, sie bené-
tigen hoéhere Belichtungszeiten und liefern
im Gegensatz zu Objektivprismenauf-
nahmen stets nur das Spektrum eines
einzigen Sterns; deshalb werden sie nur in
seltenen Féllen auf Schulsternwarten An-
wendung finden.

Die Verwendung von Beugungsgittern
ist in der Regel auf die Spaltspektrogra-
phie beschrankt, wo statt eines Prismen-
spektrographen ein Gitterspektrograph
verwendet werden kann (flr wissenschaft-
liche Zwecke werden Gitterspektrogra-

phen bevorzugt). Die aus dem Blickwinkel
der Schule erwadhnten aufnahmetech-
nischen Probleme der Spaltspektro-
graphie sind jedoch unabhéangig davon,
ob ein Prismen- oder ein Gitterspektro-
graph benitzt wird; deswegen wurde
bisher die Sternspektrographie mit Beu-
gungsgittern in der Schule kaum prakti-
ziert — obwohl Gitterspektren gerade fir
Schiiler sehr viel leichter zu interpretieren
sind als Prismenspektren.

Eine grundlegende Anderung dieser Si-
tuation verspricht der Blaze-Gitter-Spek-
trograph, der von der Firma Baader
Planetarium entwickelt wurde und seit
etwas mehr als einem Jahr auf dem Markt
ist. Das Gerat unterscheidet sich min-
destens in zweifacher Hinsicht grund-
sétzlich von den Spaltspektrographen mit
normalem Gitter:

1. Das Blaze-Gitter ist ein (hologra-
phisch hergestelltes) Transmissionsgitter,
bei dem durch ein besonderes Profil der
Gitterfurchen dafur gesorgt wurde, daf

Tabelle 1: Die fur die Klassifizierung der
Sternspektren nach Tabelle 2 wichtigsten
Absorptionslinien.

Bezeich-
nung

Spektrum  Atom, A
lon, bzw. [nm]
Molekil

HI- H
Balmer-
serie

486.1 HB
434.0 Hy
410.1 H3
397.0 He = H7
388.9 H8
383.5 H9
379.8 H10
377.0 H11
364.6 Serien-
grenze

Hel He 402.6

447.2

He ll He" 392.4
420.0
454.2

468.6

Cal Ca 422.7

Call ca’ 393.4

396.9

Fel Fe
Till Ti'
Cal Ca

430,8
430.8
430.8

OOO|IXR|CQ

TiO TiO 455.4
476.2
484.7
500.3
516.7

544.8

Sterne und Weltraum 11/1989 — Seite 1



die Lichtintensitat auf eine der beiden 1.
Ordnungen des Beugungsbildes konzen-
triert wird. Dadurch wird ein wesentlicher
Mangel des Gitterspektrums gegeniiber
dem Prismenspekirum, namlich die Ver-
teilung des einfallenden Lichts auf
mehrere Beugungsordnungen durch das
Gitter und die dadurch bedingte geringe
Helligkeit eines Gitterspektrums, grof3ten-
teils behoben.

2. Das Gitter wird ungeféhr 12 cm vor
der Brennebene des Fernrohrobjektivs in
den Strahlengang gebracht. In der Objek-
tivorennebene befindet sich die photogra-
phische Schicht, auf der das Fokalbild des
Sterns und seine Gitterspekiren liegen.
AuBBer dem Blaze-Gitter werden also keine
weiteren optischen Teile benétigt; ins-
besondere entféllt die Einstellung des

Tabelle 2; Uberblick iber die Spektraltypen
der Harvard-Spektralsequenz mit den
wichtigsten Klassifikationskriterien

Spektraltyp  Klassifikationskriterien

05 Relativ wenige Fraunhofer-
linien auf intensivem Kontinu-
um, vorherrschend He II.

BO Linien des neutralen Heliums
He | stark.
Balmerserie des Wasserstoffs
maRig stark.

A0 Balmerserie des Wasserstoffs
in maximaler Starke.
K-Linie des Ca Il sehr
schwach.
Keine He II- oder He I-Linien.

FO Balmerserie des Wasserstoffs
nur noch halb so stark wie bei
AOQ.

K-Linie des Ca Il etwa gleich
stark wie die Summe der H-
Linie des Ca Il und He.

Durch Linien neutraler Metal-
le, besonders des Fe I, ge-
genuber den Spektralklassen
O, B, A stark veranderter Ge-
samteindruck.

GO Balmerserie des Wasserstoffs
maRig stark.
Ca | etwa gleich stark wie HB
oder Hy.
Die von Fraunhofer mit G be-
zeichnete Liniengruppe und
die H- und K-Linie des Ca Il
dominieren.

KO Ca ll in maximaler Starke.
G-Liniengruppe starker als
Cal.
Keine deutlichen Molekilban-
den.

Bandenspektrum des TiO
vorherrschend.
Intensivste Linie ist die von
Fraunhofer mit g bezeichnete
Linie des Call.

MO

T-2 Gewinde
(M62x0,75

\ Univer*alanschluO/G itter-

. . halter mit Schiebe-
Blaze-Gitter mit fokussierung

Okularfilterfassung T-2

Adapter

Kleinbildkamera

Abb. 1: Skizze der Bauteile des Spektrographen

Sternbildchens auf den Spektrographen-
spalt.

Die Anwendung des Blaze-Gitter-
Spektrographen ist mindestens so einfach
wie die eines Objektivprismas vor dem
Teleobjektiv einer Kleinbildkamera, al-
lerdings benétigt man bei der Sternspek-
trographie mit dem Blaze-Gitter ein Fern-
rohr (Abb.5). Das Gitter wird auf das
vordere Ende einer Steckhilse (1%4")
geschraubt (Abb.1), die in den Oku-
larstutzen des Fernrohrs eingefiihrt und
festgeklemmt wird. Die Steckhiilse tragt
an ihrem hinteren Ende einen Universal-
anschlu3, der entweder ein Okular auf-
nehmen kann (fir visuelle Beobachtung
mit einer aufgesteckten Zylinderlinse zur
Verbreiterung der Spektren), oder an den
Uiber einen entsprechenden Adapter eine
Kleinbildkamera angebracht wird. Der
Wechsel zwischen Okular und Kamera er-
fordert also nur wenige Handgriffe. Das
benutzte Gitter besitzt etwa 200 Linien
pro Millimeter; das Spektrum 1. Ordnung
entsteht also ungefahr unter den Beu-
gungswinkeln zwischen 4° und 8°. Da sich
das Gitter rund 115 mm vor der Objektiv-
brennebene des Fernrohrs befindet, er-
streckt sich das Spektrum 1. Ordnung im
Abstand von 8 mm bis 16 mm von der O.
Ordnung; das Negativformat einer Klein-
bildkamera nimmt also neben dem Spek-
trum 1. Ordnung auch noch das unge-
beugte Sternbildchen in der 0. Ordnung
auf. Dementsprechend kann man auch im
Lichtschacht der Spiegelreflexkamera
gleichzeitig den interessierenden Stern
selbst und sein Spektrum beobachten, was
die Ausrichtung des Instruments auf den
betreffenden Stern sehr erleichtert. In
diesem Zusammenhang muf3 darauf hin-
gewiesen werden, dal® bei der Prismen-
Spektrographie mit Teleobjektiv und Kame-
ra zur Ausrichtung auf einen bestimmten
Stern wegen des im Prisma abgeknickten
Strahlengangs  mindestens eine einfa-
che Visiereinrichtung (vgl. [4]) benitzt

werden muB}, besser aber der Spektro-
graph auf die Montierung eines Fernrohrs
gesetzt wird, das man dann als Leitrohr
verwendet (vgl. [3]); eine Kontrolle der
Ausrichtung kann also bei dieser Methode —
wenn Uberhaupt — nur an Hand des Stern-
spektrums im Lichtschacht der Kamera
vorgenommen werden, nicht aber am Bild
des Sterns selbst, wie es beim Blaze-Gitter-
Spektrographen mdoglich ist. Der relativ
groBe Durchmesser des Blaze-Gitters von
etwa 25 mm sorgt daftr, da bei Fern-
rohren mit Offnungsverhaltnissen unter /5
das Gesichtsfeld nicht durch die
Gitterfassung eingeschrankt wird; dazu
gehoren z.B. die Celestron-Fernrohre, bei
denen das Offnungsverhéltnis zwischen
/9 und f/11 liegt.

1.2. Die Methoden

Weil das Bild eines Fixsterns (also auch die
0.0rdnung seines Beugungsbildes) punkt-
formig erscheint, liefern Prisma und Gitter
ein fadenférmiges Spektrum. Zur Bearbei-
tung muf dieses Spektrum senkrecht zur
Dispersionsrichtung verbreitert werden. Bei
visueller Beobachtung beniitzt man dazu
eine Zylinderlinse. Fir die photographi-
sche Aufnahme von Fixsternspektren ist
es jedoch besser, eine der folgenden Me-
thoden zu verwenden, denn diese liefern
Abbildungen besserer Qualitdt; in jedem
Fall orientiert man dazu den Spektrogra-
phen so, dald die Dispersionsrichtung senk-
recht zur scheinbaren taglichen Bewegung
der Sterne Liegt (die brechende Kante des
Prismas bzw. die Linien des Gitters sind
dann parallel zum Himmelséaquator).

1. Im einfachsten Fall wird die Verbreite-
rung des Spektrums bei ruhendem Spektro-
graphen durch die scheinbare tégliche
Bewegung der Sterne erzeugt; sie spiegelt
sich in einer Wanderung des Sternbild-
chens bzw. seines Spektrums in der
Brennebene des Obijektivs, also auf der
photographischen Schicht. Die Geschwin-
digkeit, mit der sich dabei ein Stern-
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bildchen bewegt, ist proportional zur
Objektivbrennweite f und nimmt mit
wachsender Deklination & des abgebil-
deten Sterns ab:

v, =f- @ -coso (1)

Dabei ist @, = 15°s die Winkelge-
schwindigkeit, mit der die Sphéare zu ro-
tieren scheint. Will man also ein Spek-
trum der Breite b erzeugen, so muf}
man wahrend der Zeitspanne A4t, = b/ v,
belichten. Wegen

n
15%/s = 15" - —mo—
/s 180_3600"rad/s
ergibt sich:
= - 1.38 - 10¢
At Fcoss 1.38 ] @

Um beispielsweise mit einem Objektiv
der Brennweite f = 2000 mm (C 8) ein
Spektrum der Breite b =1 mm von g Ur-
sae Maioris (6 ~ 56°) zu erzeugen, muf}
man demnach bei ruhendem Spektrogra-
phen 4t, ~ 12 s exponieren.

Da hier der Belichtungsspielraum bei
einem bestimmten Spektrographen aus-
schlie3lich durch die Deklination des un-
tersuchten Sterns bestimmt ist, kann man
die Schwarzung des Negativs im Spektral-
bild eines bestimmten Sterns nur durch
verschieden empfindliches Filmmaterial
variieren. Hat man also z. B. fur g Ursae
Maioris das geeignete Filmmaterial
durch Probieren gefunden, so mufd man
— wenn die Spektralbilder anderer Ster-
ne ungeféhr gleich belichtet werden
sollen — hellere Sterne mit niedrigerer
Deklination bzw. schwéchere Sterne mit
hoherer Deklination auswéhlen.

2. Die bei der ersten Methode vorlie-
gende Einschrankung des Belichtungs-
spielraums beruht auf der Unverander-
lichkeit der durch den ruhenden Spek-
trographen und das sich scheinbar dre-
hende Himmelsgewdlbe bestimmten Re-
lativbewegung des Sternspektrums auf
der photographischen Schicht. Dieser
Mangel 1aRt sich also beheben, wenn
auch der Spektrograph eine Drehung
um die Stundenachse ausfuhren kann.
Die eleganteste Mdglichkeit ist die Ver-
wendung eines Frequenzwandlers, mit
dem sich die Drehzahl des Nach-
fihrungsmotors in einem bestimmten
Rahmen stufenlos veréndern laBt. Die
Differenz Ao der Rotationswinkelge-
schwindigkeiten von Spektrograph und
Himmelsgewdlbe (und damit die Ge-
schwindigkeit v des Spektrums relativ
zur photographischen Schicht) 1aRt sich
damit von 0 bis zu einem bestimmten
Maximalwert Aw, beliebig variieren;
allerdings liegt dieser Maximalwert in der
Regel wesentlich unter dem Relativge-
schwindigkeitsbetrag @, = 15%s, den
man bei ruhendem Spektrographen er-
halt.

Um den Frequenzwandler quantitativ
richtig einsetzen zu kénnen ist es nétig,
seine Potentiometerskala zu eichen,

indem man zu jeder Einstellung das
zugehorige Verhaltnis Aol @, der relativen
Winkelgeschwindigkeit bei der betref-
fenden Einstellung zu derjenigen bei
ruhendem Fernrohr ermittelt. Am ein-
fachsten geschieht dies, indem man die
Zeiten t, (ohne Nachfiihrung) und t (mit
entsprechend korrigierter Nachfih-
rung) mif3t, die ein bestimmter Stern
zum diametralen Durchgang durch das
Gesichtsfeld benétigt; dann ist Aw/@, =
t, / t. — Nahert man sich mit der Winkel-
geschwindigkeit @ der Nachfiihrung der
Winkelgeschwindigkeit @, des Himmels-
gewodlbes, so geht die Differenz Aw = \ ,
- ol gegen O, und die Durchgangszeit t
wird fir eine direkte Messung
unangenehm grof3. In diesem Fall
kann man jedoch das Verhaltnis Aol @,
bestimmen, indem man bei Tag mit lau-
fender Nachfiihrung die Durchgangs-
zeit eines weit entfernten Gegenstan-
des durchs Gesichtsfeld mift. Findet
man bei verlangsamter Nachfiihrung
die Zeit t'° bei unkorrigierter Nach-
fihrung den Wert t', so ist das
gesuchte Verhdltnis o/a, = t',/t', also
Aal, =1 -t/

3. Steht kein Frequenzwandler zur
Verfligung oder kommt es nicht so
genau auf die gleiche Belichtung der ver-
schiedenen Sternspektren an, so kann
man sich im Lichtschacht der Kamera
parallel zur Dispersionsrichtung des
Sternspektrums zwei parallele Striche
als Marken anbringen, deren Abstand
der gewiinschten Breite des Spek-
trums auf dem Negativ entsprechen.
Man belichtet dann, wahrend das
fadenférmige Sternspektrum von der
einen zur anderen Marke wandert.
Nachdem man jeweils durch Nach-
fihrung des (parallaktisch montierten)
Spektrographen von Hand das faden-
férmige Spektrum wieder an die Aus-
gangslage gebracht hat, 148t sich der
Vorgang beliebig oft wiederholen und
damit die Belichtung vervielfachen. Die
Zahl der Wiederholungen ergibt sich
aus dem Folgenden.

1.3. Uberlegungen zur Belichtung

Unter der Belichtung B der photogra-
phischen Schicht versteht man das Pro-
dukt der Beleuchtungsstéarke E und der
Belichtungszeit T (der Schwarzschild-
Exponent wurde dabei nédherungsweise
gleich 1 gesetzt). Bei der Belichtung der
photographischen Schicht durch das
dariber wandernde, fadenférmige
Sternspektrum kann man E als Mittel-
wert der Beleuchtungsstarke der pho-
tographischen Schicht innerhalb dieses
fadenférmigen  Spektrums  ansehen;
dann ist T die Zeitspanne die dieses
Spektrum benétigt, um Uber einen be-
stimmten Punkt der photographischen
Schicht zu wandern. Diese Zeitspanne
ist jedenfalls umgekehrt proportional zur
Geschwindigkeit v des Spektralfadens
relativ zur photographischen Schicht.
Mit einer Proportionalitdtskonstanten k
kann man also schreiben:

cim

®)

Entsprechend zu Gleichung (1) gilt: v=
f - Aw - COSO. Damit ergibt sich aus Glei-
chung (3):

E
B=k‘f-Aa;-cos:5 (3a)

Zwei Sterne mit den scheinbaren Hel-
ligkeiten m und m’ und den Deklinationen
o. und ¢ sollen im gleichen Spektrogra-
phen fadenférmige Spektren mit den mitt-
leren Beleuchtungsstarken E und E* auf
der photographischen Schicht erzeu-
gen. Dann ist das Verhaltnis der Belich-
tungen der photographischen Schicht:

B E Aw® coséd’

Aw cosd (4)

Beriicksichtigt man hier die Defini-
tionsgleichung der scheinbaren Helligkei-
ten

! 2.5 1 (E)
m-—m' =—2.5mag"lg I
So erhalt man aus (4):

m-m =

55 | B Aw cosd
T MR\ A0 coss’ (5)

Wir nehmen nun an, durch Spektro-
graphieren nach der 1. Methode sei aus
einer Serie von Probeaufnahmen ver-
schiedener Sterne festgestellt worden,
daR ein bestimmter Stern (scheinbare
Helligkeit m‘ Deklination &) bei dem ver-
wendeten Spektrographen und dem be-
nutzten Filmmaterial die gewinschte
Schwarzungsdichte des Negativs im
Spektrum zeige. Dieser Stern wird im
folgenden zur Normierung der Belich-
tung benitzt. Da sein Spektrum nach
der ersten Methode gewonnen wurde,
ist fir ihn Ao’ = @, = 15"/s.

Soll nun das Spektrum eines anderen
Sterns (scheinbare Helligkeit m, Deklina-
tion o) die gleiche Schwarzungsdichte im
Negativ aufweisen wie der Normierungs-
stern, so miissen die Belichtungen fiir bei-
de Sterne gleich, also B° = B sein. Damit
folgt aus (5):

m-m =

Aw  cosé
—2.5mag-lg ?0 " cosd’ (5a)

Arbeitet man nach der 1. Methode,
also mit feststehendem Spektrographen,
so ist die Differenz der Rotationswinkel-
geschwindigkeiten von Spektrograph
und Sphére 4w = w,. Man erhalt also aus
der Gleichung (5a):

, cosd
m—m =—25mag - lg o5/ (5b)
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Wahlte man z. B. den schon oben er-
wahnten Stern g Ursae Maioris (m’ = 2.4
mag; & = 56°) als Normierungsstern, so
muB fur jeden anderen Stern, des-
sen Spektrum gleich belichtet werden
soll, die Beziehung gelten:

cosd
m — 2.4 mag = — 2.5 mag - Ig cos 56°

oder
m = 1.8 mag — 2.5 mag - Ig (cosd)

In dem von Mitteleuropa aus beobacht-
baren Teil des Himmels erfullen etwas
mehr als zwanzig Sterne diese Bedingung
wenigstens néherungsweise, darunter o, g, 7
Andromedae und o, y, & Cassiopeiae.
Trotzdem ist die Auswahl von Sternen, die
bei der 1. Methode gleich belichtete Spek-
tren liefern, sehr beschrankt. Dies gilt um
so mehr, je heller der Normierungsstern ist;
benutzt man dafir z. B. die Wega (o Lyrae),
so kann man mit der gleichen Methode nur
fur Arktur (e Bootis) und Kapella (o Aurigae)
etwa gleich stark belichtete Spektren er-
halten.

Wesentlich mehr Moglichkeiten bietet die
2. Methode, bei der mit Hilfe eines Fre-
quenzwandlers der Spektrograph mit stu-
fenlos  veranderlicher  Winkelgeschwin-
digkeit der taglichen Drehung der Sphéare
nachgefiihrt wird. In diesem Fall kann die
Nachfiihrung so eingestellt werden, daf3 sich
in Gleichung (5a) B = B’ ergibt. Dann erhalt
man aus (5a):

Ao cosd’ 10%;‘_"7'

w, cosd (5¢)

Hat man z.B. wieder  Ursae Maioris als
Normierungsstern gewahlt und méchte ein
gleich belichtetes Spektrum von y Bootis
(m = 3.0 mag; & = 38°), so ergibt sich aus
Gleichung (5¢):

Aw cos 56°

—_——=— - 10024= 0,41
w, cos 38°

Damit kann man dann am geeichten Po-
tentiometer des Frequenzwandlers die ent-
sprechende Einstellung vornehmen.

Nun folgt aber aus v=f - Aw - cosédund v,
=f . @, - cosd fir das Verhélnis der Ge-
schwindigkeiten, mit denen sich das faden-
formige Spektrum bei dieser Einstellung
und bei ruhendem Spektrographen tber die
photographische Schicht bewegt, uu, =
Aolw,, Um ein Spektrum der Breite b zu
erzeugen, mul3 man mit Nachfiihrung die
Zeit At= bl/v, ohne Nachfiihrung die Zeit At,
=bly, belichten. Daraus folgt:
A=

"0 (6)

Der Verlangerungsfaktor der Belichtungs-
dauer ist demnach der Kehrwert des nach
Gleichung (5¢) berechneten Verhéltnisses
der Winkelgeschwindigkeiten des Spektro-
graphen relativ zur Sphare mit und ohne
Nachfiihrung.

Beim obigen Beispiel muf3 man also bei
der gewahlten Einstellung der Nachfiih-
rung, die nach Gleichung (2) berechnete
Belichtungsdauer mit dem Faktor 1/0.41 =
2.4 multtiplizieren.

Arbeitet man nach der 3. Methode, so
gibt der Quotient w,/Aw, auf eine ganze
Zahl auf- oder abgerundet, die Anzahl der
Wanderungen des fadenférmigen Spek-
trums zwischen den beiden Marken an. Bei
dem oben angefiihrten Beispiel wiirde
man also von y Bootis ein etwa gleich
belichtetes Spektrum bekommen wie ohne
Nachfiihrung von £ Ursae Maioris, wenn
man das fadenférmige Spektrum von y
Bootis zwei- oder dreimal zwischen den
beiden Marken im Gesichtsfeld bei ausge-
schalteter Nachfiihrung laufen lieRe.

2. Die Auswertung der Spektren

Zur Auswertung der Photographien von
Sternspektren — visuelle Beobachtungen
von Sternspektren und Photographien der
Spektren anderer Objekte, etwa Planetari-
scher Nebel, sollen hier auRer Betracht
bleiben — legt man zweckméaRigerweise
die Negative in Diarahmchen und projiziert
sie mit einem Diaprojektor auf eine ebene
Projektionswand, die senkrecht zur opti-
schen Achse des Projektors aufgestellt ist.
Die Entfernung Projektor — Projektions-
wand wird durch die Erfordernisse der
jeweiligen Auswertungsmethode bestimmt;
sie sollte aber nicht so grof3 sein, dald man
die Kornigkeit der photographischen
Schicht erkennen kann. Voraussetzung
jeder Art von Klassifizierung der photogra-
phisch gewonnenen Sternspektren ist, dafd
der Schiller die Spektralsequenz als eine
Temperatursequenz verstehen gelemnt hat.
Einfache Argumente dafir — z. B. das
Auftreten der Linien des ionisierten
Heliums bei den O-Stemen oder von
Molekulbanden bei den M-Sternen — muf3

er kennen. Er sollte auRerdem wissen, dafd
die Intensitdt der Balmerabsorptionslinien
des Wasserstoffs mit wachsender Oberfla-
chentemperatur von der Spektralklasse M
bis zur Spektralkklasse A zunimmt, weil
immer mehr H-Atome auf das Ausgangs-
niveau der Balmerabsorption mit der Ener-
gie 10.2 eV angeregt werden, dann aber
weiter Uber die B- bis zu den O-Stemen
wieder abnimmt, weil immer mehr H-
Atome bei 13.6 eV ionisiert werden.

2.1. Charakterisierung von Sternspektren
nach dem Augenschein

Mit den erwahnten Kriterien lassen sich
die photographierten Sternspektren an
Hand der Projektionsbilder ihrer Negative
grob einordnen: Deutlich hervortretende
Balmerserie bei den frihen® Spek-
tralklassen B bis F, viele Linien bei den
LSpaten” Spektralklassen G bis M, bei M
auffallende Banden.

Eine weitere Differenzierung erhalt
man sofort durch zwei weitere Kriterien:

1. Wenn in einem auf3er den Balmerli-
nien linienarmen Spektrum zwischen den
Balmerlinien H3 und He eine Absorp-
tionslinie zu sehen ist, so handelt es sich
um eine Linie des neutralen Heliums. Sie
ist ein Kennzeichen fiir B-Sterne.

2. Eine Doppellinie etwa an der Stelle
der Balmerlinie He ist das Linienpaar des
ionisierten Kalziums, das Fraunhofer mit
H und K bezeichnet hat. Es tritt bei den
spaten Spektralklassen etwa ab F auf und
erreicht bei KO seine grof3te Starke.

Es ist wichtig, da3 diese Kriterien den
Schilern nicht nur mitgeteilt, sondern auch
plausibel gemacht werden. Am einfachsten
geschieht dies, indem man die Héhe der
Ausgangsniveaus der He-Linie bzw. der H-
und K-Linie mit der des Balmerniveaus
vergleicht und daraus auf die Anregungs-
temperatur schlie3t. (Die Ausgangsener-

KUNDENURTEIL

machen.

Glimmlampen, Leuchtdioden usw. usw.

H. Ebert
Org.-/Ichemisches Institut
der TU/Miunchen

fiir die Zusendung Ihres Blaze-Gitter-Spektroskopes danke ich IThnen ganz herzlich.
Wenn ich auch nicht allzuoft Gelegenheit zur Erprobung hatte, so konnte ich mir doch
einen Eindruck Uber die Handhabung dieses Geradtes an einem FI-90 und einem C-8

Bei visueller Beobachtung sind die Hg und H,-Linien (Spektral-Klassen B u. A) deutlich zu
sehen, bei rétlichen Sternen (Ku. M) zeigt sich eine ganze Fille von Linien. Lohnend fiir die
visuelle Beobachtung sind vor allem die helleren Sterne. Entscheidend fur die Gite der
Spektren ist dabei des »Seeing«. Eine grofRere Fernrohroffnung ergibt hellere Spektren,
aber nicht unter allen Bedingungen besser aufgeloste Spektren. Das bestechendste Merk-
mal aber ist die einfache Handhabung. Der An- und Abbau am Teleskop geht blitzschnell
und die Zuordnung Objekt — Spektrum ist vollig problemlos und erlaubt einen schnellen
Wechsel der beobachteten Objekte z. B. zu Vergleichszwecken. Alles in allem gibt dieser
Spektroskop-Ansatz dem Amateur die Mdglichkeit, eine der wichtigsten Arbeitsmethoden
der Astronomie einmal selbst in den Grundziigen kennenzulernen.

Damit sind die Anwendungsmdglichkeiten aber noch nicht erschopft. Man nehme eine
Papproéhre 50 cm lang und 3 cm & (ca.), befestige vorne einen ca. 0,2 mm breiten Spalt
aus zwei Rasierklingen und am hinteren Ende das Gitter. Fertig ist das Handspektroskop.
Gegen den hellen Taghimmel gerichtet, werden eine ganze Menge Fraunhofer-Linien des
Sonnenspektrums sichtbar. (Geht auch bei bedecktem Himmell) Interessant ist auch die
Untersuchung verschiedener Lichtquellen wie z. B. Leuchtstoffrohren. Na-Dampf-Lampen,
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Abb. 2: Photometrierte Sternspektren mit Eichkurven, a) Objektivprismenspektrum von a Geminorum (Al V/A5),
gewonnen mit einem Flintglasprisma (brechender Winkel 60°) vor dem Teleobjektiv (f = 135 mm) einer
Kleinbildkamera, b) Gitterspektrum von f§ Aurigae (A2 V), gewonnen mit dem Blaze-Gitter-Spektrographen der

Firma Baader Planetarium GmbH am Celestron 5.

gieniveaus fir alle im sichtbaren Spektral-
bereich liegenden Absorptionslinien des
neutralen Heliums benétigen eine Anre-
gungsenergie von mehr als 20 eV, liegen
also rund doppelt so hoch wie das
Balmemiveau, wahrend die H-und K-Linie
des Ca" vom Grundzustand des lons
ausgeht, der bei einer lonisationsenergie
von 6 eV etwa halb so hoch liegt wie das
Balmerniveau. Fir eine grobe Abschatzung
kann man annehmen, daR fir die Anre-
gungstemperaturen die gleichen Verhalt-
nisse gelten. Da das Intensitatsmaximum
der Balmerlinien bei der Spektralklasse AO
mit einer Oberflachentemperatur bei 10.000
K liegt, dirften die He-Linien bei Sternen
mit einer Oberflachentemperatur um 20.000
K, die H- und K-Linie bei rund 5.000 K am
stéarksten sein.

Solche groben Einordnungen der photo-
graphischen Sternspektren sollten grund-
satzlich mit allen Schiilern getbt werden,
damit der Blick fur die wichtigsten Struktur-
merkmale von Sternspekiren geschult wird.
Erst danach kann man padagogisch sinnvoll
auch die folgenden, differenzierteren Aus-
wertungsmethoden durchfiihren.

2.2. Identifizierung einzelner
Absorptionslinien

2.2.1. Die Herstellung einer Eichkurve

Um die Wellenlangen einzelner Spektral-
linien bestimmen zu koénnen, mull man
jedem Punkt im Spektrum die zugehérige
Wellenldnge zuordnen. Dies kann grund-
satzlich theoretisch durchgefihrt werden.
Doch bei Prismenspektren benétigt man
hierzu die Dispersionskurve des Prismas, die
— wenn sie Uberhaupt bekannt ist — nur sehr
umstandlich auf das Projektionsbild Ubertra-
gen werden kann; bei Gitterspektren braucht
man dazu die Theorie der Beugung am
Gitter, die vom Physikunterricht meist so spat
geliefert wird, daR sie hier noch nicht
vorausgesetzt werden kann. In der Regel ist
man deshalb gezwungen, die Eichung mit
Hilfe der Spektren selbst vorzunehmen. Am
besten benutzt man dazu ein Spektrum mit
deutlich hervortretenden Balmerlinien. Die
Balmerlinie mit der gréfiten Wellenléange in
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Abb. 3: Beispiele von Blaze-Gttter-Spektren (ein-
schliefSlich der 0. Beugungsordnung), photome-
triert nach der im Text beschriebenen Methode (3-fach
verkleinert).

solchen Spektren ist meist HB mit A, = 486.1
nm. Die Wellenlangen der (brigen Balmer-
inien erh@tt man aus der von Balmer
angegebenen Gleichung

2

A=

3 - 364.60 nm. (n =5, 6, 7,...)
n? -

Man bringt im Projektionsbild des Spek-
trums ein Millimeterpapier so an, dal3 eine
Kante parallel zur Dispersionsrichtung des
Spektrums verlauft; auf ihr als Abszissen-
achse markiert man die Stellen der Balmer-
linien. Eine dazu senkrechte Blattkante wird
als Ordinatenachse mit einer Wellenlangen-
skala versehen. Bei Prismenspektren ge-
nigt eine Wellenlangenskala im Bereich

der zur Eichung benitzten Balmerlinien,
also zwischen 360 nm und 500 nm. Beim
Blaze-Gitter-Spektrum, das noch die O.
Beugungsordnung enthalt, definiert man
dagegen zweckmaRigerweise die linke un-
tere Ecke des Millimeterpapiers als Koordi-
natenursprung mit dem Nullpunkt der Wel-
lenlangenskala und legt diesen in das Bild
der 0. Ordnung. Tragt man nun von jeder
Balmerlinienmarke auf der Abszissenachse
den zugehdrigen Ordinatenwert der Wel-
lenlange auf und verbindet die so erhal-
tenen Punkte durch eine glatte Kurve, so ist
dies die gesuchte Eichkurve (vgl. [1]).

Hier zeigen sich nun die besonderen
Vorteile des Blaze-Gitter-Spekirums ge-
genuber den Prismenspektren.

1. Der Verlauf der Eichkurve eines Pris-
menspektrums kann Uber den geeichten
Spektralbereich hinaus, also in der Regel
schon fir A > 486 nm, nicht mit brauch-
barer Genauigkeit extrapoliert werden. Die
Abnahme des Brechungsindex mit zuneh-
mender Wellenlange fiihrt namlich dazu,
dal3 die Eichkurve nach oben gekrimmt
wird (Abb. 2a); auch wenn man dafir
sorgt, dal3 die Eichkurve eine durch-
schnittliche Steigung von 45° hat (vgl. [1]),
wachst der Ablesefehler fur die zu einer
bestimmten Linie gehérende Wellenlénge,
wenn die Krimmung der Kurve nur nach
Augenmal? fortgesetzt wird, im langwelligen
Bereich so stark an dafd man keine brauch-
baren Werte mehr erhalt.

Die Eichkurve des Blaze-Gitter-Spek-
trums ist jedoch im Rahmen der Zeichen-
genauigkeit eine Gerade, die durch den
Ursprung des Koordinatensystems bei der 0.
Ordnung geht (Abb. 2b). Nach der Theorie
der Beugung am Gitter ist namlich der
Abstand x einer Spektrallinie der Wellenlan-
ge A in der hier benutzten 1. Beugungsord-
nung dann naherungsweise proportional zur
Wellenlange, wenn fiir den Beugungswin-
kel « ndherungsweise die Beziehung tan «
= sin ¢ git. (Fur das von Baader
Planetarium GmbH angebotene Blaze-
Gitter ist dies der Fall, denn tan o und sin o
unterscheiden sich innerhalb des benutzten
Spektralbereichs maximal um etwa 1 %.)

Ohne daf3 der Schiler die Theorie der
Beugung am Gitter kennen muB, kann er
diese Gesetzmaligkeit leicht erkennen,
wenn er die Eichkurve nach der oben ange-
fuhrten Methode zeichnet. Eine Extra-
polation nach langeren Wellenlangen ist bei
einer geradlinigen Eichkurve natirlich pro-
blemlos mdglich. — Noch genauere Ergeb-
nisse erhélt man, wenn man statt der Eich-
geraden ihre Gleichung A = m - x dazu be-
nitzt, um aus den im Spektrum gemes-
senen Absténden der Absorptionslinien 1.
Ordnung von der 0. Ordnung ihre Wellen-
langen zu bestimmen.

2. Hat man eine Eichkurve aufgenom-
men, so kann man mit ihr grundsétzlich bei
unveranderter Projektionseinrichtung fur alle
Spektren, die mit dem gleichen Spektro-
graphen hergestellt wurden, die Wellen-
langen von Spektrallinien bestimmen. Dazu
zeichnet man zweckmaRiger weise die
Eichkurve auf transparentes Milimeter-
papier und legt sie dann auf die betreffenden
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Abb. 4: a) Spektrum von Beta Andromedae, 2.5 Minuten mit Teleskop MPT 200 auf Fuji 100 belichtet. b) Doppelt belichtetes Wega-Spektrum. Belichtungszeit 4 min mit 5”'-
SC-Teleskop. Hier ist bereits die 2. Ordnung schwach sichtbar. Bei beiden Aufnahmen ist wieder die Zuordnung von 0. Ordnung auf dem Spektrum selbst sofort erkenntlich.

Projektionsbilder der Sternspektren. Um die
Eichkurve mit dem Projektionsbild des unter-
suchten Spektrums zur Koinzidenz bringen
zu kdnnen, muf? man allerdings von min-
destens einer Linie in dem Spektrum die
Wellenlange kennen. Bei den Spekiraltypen
K und M st dies jedoch fiir den Schiiler oft
nicht maglich, da er keine der — meist nur
wenigen — ihm bekannten Linien wahrneh-
men kann. Dieses Problem laRt sich bei
einem Prismenspektrum nur beheben,
indem man das betreffende Spektrum mit
normierten Spektren der gleichen Spektral-
klassen vergleicht. Bei einem Blaze-Gitter-
Spektrum tritt es gar nicht auf, denn man
kann stets den Nullpunkt der Eichgeraden
mit dem Bild der 0. Ordnung zur Deckung
bringen.

3. Gerade bei der einfachsten Art der
Herstellung von Prismenspektren, bei der ein
Objektivprisma vor das Teleobjektiv einer
Kleinbildkamera gesetzt wird, zeigt sich u. U.
eine weitere Komplikation. Will man namlich
mit dieser Methode eine genligend grofRe
Dispersion des Spektrums erreichen, so
wird man ein Prisma mit groBem brechen-
dem Winkel (meist 60°) und grof3er Bre-
chungszahl (z. B. Flintglas) wahlen (bei
einer Objektivbrennweite von 135 mm lie-
fert ein solches Prisma Spektren von etwa
gleicher Lange wie der Blaze-Gitter-Spektro-
graph). Dann fiihrt aber die starke Bre-
chung des Lichts im Prisma dazu, daf z. B.
die Balmerlinien zweier Spektren dann
nicht mehr genau zur Deckung gebracht
werden konnen, wenn die Bilder der beiden
Spektren verschieden weit von der opti-
schen Achse des Spektrographen entfernt
sind; in diesem Fall ist es also auch nicht
mehr maglich, mit einer einzigen Eichkurve
solche an verschiedenen Stellen im Bild-
feld plazierte Spektren zu untersuchen.

Diese Schwierigkeit wird bei Blaze-
Gitter-Spektren nicht beobachtet. Einerseits
ist die Optik im Blaze-Gitter-Spektrogra-
phen geometrisch viel einfacher als im
Prismenspektrographen mit seinen wel-
lenlangenabhangigen Lichtwegen durch
das Prisma; andererseits ist es bei der
Einstellung des Blaze-Gitter-Spektrogra-
phen auf einen bestimmten Stern nahezu
selbstverstandlich, daf} dieser jeweils ins
Zentrum des Bildfeldes gebracht wird.

2.2.2. Die Photometrierung von Sternspektren

Weitaus mehr Informationen, als man bei
der Betrachtung mit dem blofRen Auge aus
den Bildern der Sternspektren entnehmen
kann, lassen sich aus den Photometerkur-
ven der Spektren gewinnen. Deshalb arbei-
tet der Wissenschaftler bei der Interpreta-
tion von Sternspektren grundsatzlich photo-
metrisch. Photometerkurven der photogra-
phierten Sternspektren kann man in der
Schule leicht herstellen, wenn man die in
der Physiksammlung vorhandenen Geréte
verwendet.

Eine Photodiode (oder ein Photoele-
ment), die Gber einen Verstérker an einen t-
y-Schreiber angeschlossen ist, wird mit
einem langsam und mit genau konstanter
Drehzahl laufenden Motor durch das
Projektionsbild des Spektrums gezogen.
Die Geschwindigkeit der Photodiode muf3 so
klein sein, daf weder die Einstellzeit der
Photodiode (bzw. des Photoelements)
noch die Tragheit des Schreibers bei der
Registrierung der Photometerkurve eine
Rolle spielen. In der Regel wird es not-
wendig sein, die lichtempfindliche Photo-
meterflache durch eine vorgesetzte Spalt-

Abb. 5: Celestron 5 mit angeschlossenem Spektro-
graphen

blende zu reduzieren; der Spalt wird parallel
zu den Spektrallinien orientiert, seine
Breite muf} klein sein gegeniiber der
Linienbreite, aber groR3 relativ zur Korn-
gréRe der photographischen Schicht.
Eine auf diese Weise erhaltene Photo-
meterkurve zeigt eine Menge von Einzel-
heiten, die mit dem bloRen Auge in den
Projektionsbildern der Spektren nicht
wahrgenommen werden kdnnen. Die
Abb. 2b und 3 demonstrieren dies an eini-
gen charakteristischen Spektren, die mit
dem Blaze-Gitter-Spektrographen bei an-
nahernd gleicher Belichtung nach Glei-
chung (5¢) und (6) an einem C 5 gewon-
nen worden sind. Die fur die Klassifi-
zierung nach Tabelle 1 und 2 wichtigsten
Linien sind markiert. Weitere Linien, die
fur die Sternspektrographie Bedeutung
haben, findet man in [5]. Die Abbildungen
4a und b sollen einen Eindruck davon
vermitteln, welche Farbdichte mit dem
Blaze-Spektrographen bei Farbaufnahmen
von Stemspekiren erreicht  werden
kénnen. O
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