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EDITORIAL

From the stars we basically receive only their electromagnetic radiation of different
wavelengths, and we “see” essentially only the surface of the radiating bodies. By evaluating the
light, we obtain information about:

* the direction of the radiation (positions and movement of the stars)
* the quantity of the radiation (brightness)
* the quality of the radiation (color, spectrum, polarization)

For amateurs, only the narrow band of visible light is easily accessible. In this spectral region,
however, both the brightness (photometry) and the spectra of the objects can be examined.
Today's amateur astronomy, with its instrumental and computer-assisted equipment, enjoys
observation possibilities that were reserved exclusively for professional astronomers until a few
years ago.

Thanks to the development of CCD technology, the types of observational perspectives have
become much more varied. For example, in the area of variable star observation, there are many
new possibilities in addition to already existing approaches.

Professional variable star research employs techniques and observation methods to study the
physics and atmospheres of the stars in a holistic manner, considering all aspects and
occurrences. Thus, this means that the collected radiation must be understood as a complex
storage medium of the physical processes on and in the observed star.

This is appropriate for the intensity of the light, as well as for its spectral composition. The
linking of brightness measurements and spectroscopy, a matter of course in professional
astronomy, reflects this connection.

Along with brightness changes that occur in variable stars (which can occur quite frequently)
variable changes in the state of the stars also can take place and often are revealed in the

corresp onding spectrum .

Ernst Pollmann
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Harvard-Spektralklassifikation von Sternen und
Einordnung im Hertzsprung-Russell Diagramm

Von Konstantinos Kiosseoglou (z.T. gekiirzte Version)

Abstract

. Die Arbeit beleuchtet die Arbeitstechniken, welche zur Erstellung des
Hertzsprung-Russell Diagramms (kurz: HRD) notwendig sind. In einem
erstem Schritt werden Sternspektren aufgenommen und mit Hilfe der
Harvard-Klassifikation ausgewertet, um die unterschiedlichen Spektraltypen

. und den Arbeitsprozess der computergestiitzten Auswertung darzustellen.
Im weiteren wird die Systematisierung tiber die Harvard Klassifikation

A

, diskutiert um schlussendlich die Darstellung und die Erweiterung im HRD
nachzuvollziehen.

Das elektromagnetische Spektrum

Das Licht eine Vielzahl von Wellenlingen (Spektrum) beinhaltet wurde bereits durch die
dispersive Aufspaltung von Sonnenlicht mit Hilfe eines Glasprismas im 'Experimentum Crucis' [1]
durch Newton 1666 bewiesen. Dabei sprechen wir umgangssprachlich von Licht, obwohl der
Bereich der elektromagnetischen Strahlung viel weiter reicht, als unser Auge durch die
Wahrnehmung des sichtbaren Lichtes vermuten lasst.

Der in Abb. 1 veranschaulichte Bereich stellt nur Teilausschnitt des vom menschlichem Auge
wahrnehmbaren Bereiches von ca. 400-700 nm [1nm=1()'9 m] dar.

1im
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strahlen strahlen i ol wwallen wellen
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Abb. 1: Spektralbereich elektromagnetischer Strahlung
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Harvard-Spektralklassifikation K. Kiosseoglou

Die charakteristischen Kenngrossen einer elektromagnetischen Welle sind dabei:

. die Energie E, mit [E] = eV (Elektronenvolt)
. die Frequenz f, mit [f] =s'=Hz (Hertz)
. die Wellenlange A, mit [A] = nm =10" m

Die elementaren Formeln, mit denen die Bezichung dieser GroBen zueinander ausgedriickt
werden kann sind :

E=hk, mitf=c*A ¢=2,99%10°m/s und h=6,62610>*Js

Also ist die Energie klein bei groﬁer Wellenlénge und umgekehrt. Gerade diese zuvor
skizzierte Eigenschaft des Lichts als Welle zu wirken, macht es uns heute moglich dieses
entweder mit Hilfe eines Prismas oder eines Gitters spektral zu zerlegen.

150 Jahre nach Newton untersuchte Joseph v. Fraunhofer das Sonnenspektrum mit
verschiedenen Prismen und dokumentierte dunkle Linien als fehlende Anteile im Spektrum, die
erst durch die Erkenntnisse der Elementaranalyse von Robert Bunsen und Gustav Kirchhoff ab
1859 interpretiert werden konnten.
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Abb. 2: Das Fraunhoferspektrum

Thermisch angeregte Elemente zeigen ein spezifisches Muster von Linien in der spektralen
Analyse, bzw. absorbieren sie diese dquivalenten Energien, wenn sie sich zwischen einer
Kontinuumgquelle und dem Detektor befinden. Dieser Sachverhalt konnte erst durch die
Erkenntnisse der modernen Atomphysik aufgeklart werden. Diese Energien entsprechen den
Ubergingen diskreter elektronischer Zustande der Energieniveaus im Atom.
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Arten von Spektren

Im wesentlichen unterscheiden wir 3 Arten von Spektren, welche in der Astronomie
gegenseitig  iiberlagert vorkommen kénnen: Emissions-, Absorptions- und kontinuierliche
Spektren [3]. Emissionsspektren entstehen als Folge diskreter elektronischer Ubergangsenergien.
Diese werden als gebunden-gebunden Uberginge bezeichnet. Kontinuierliche Spektren
entstehen, indem freie Elektronen mit einer Energie grofer EO von einem Atom oder lon

eingefangen werden.

Da die Energie beliebig groB sein kann, kann Strahlung jeder beliebigen Wellenlinge
entstehen, das  Kontinuum. Diese Uberginge werden als frei-gebundene Uberginge
bezeichnet. Fir das Spektrum von Sternen der Spektralklasse A bis M ist besonders der H
— H-Ionen Hbergang bedeutend. Auch frei-freie Hbergéinge sind moglich und tragen zu einem

kontinuierlichen Spektrum bei.

Absorptionsspektren entstehen bei der Transmission von Strahlung einer kontinuierlichen
Quelle durch ein kithles Gasmedium. Dabei werden diejenigen Anteile des Lichtes absorbiert, die
den diskreten Energiedifferenzen des im Gas enthaltenen chemischen Elementes entsprechen.

Wirmestrahlung

Jeder Korper, der sich im thermischen Gleichgewicht mit seiner Umgebung befindet,
emittiert elektromagnetische Strahlung. Emission und Absorption befinden sich im
Gleichgewicht. Ein idealer schwarzer Kérper (Absorption = 100%) als Modellvorstellung
wiirde unter dieser Bedingung jede Strahlung wieder zu 100% emittieren, da sich sonst
seine Temperatur andern wiirde. Eine alternative Bezeichnungsweise bzw. Modellierung

wird als Hohlraumstrahlung bezeichnet [4].

Der Intensitatsverlauf  der emittierten Strahlung ist eine Funktion dieser
Gleichgewichtstemperatur. Die GesetzmaBigkeiten, welche elektronischen Energieniveaus eines
Elements in Abhdngigkeit der vorherrschenden Temperatur besetzt sind, entscheiden tber die
Auspragung der Intensitit der Absorptionslinien und der Serienintensitait. Aus den
Erkenntnissen Stefan Boltzmanns leitete Planck sein Gesetz der Intensitatsverteilung ab [5]:
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Abb. 3: Der Strahlungsﬂuss eines idealen schwarzen Kérpers

Die Lage des Maximums (Abb.3) wird dabei liber das Wiensche Verschiebungsgesetz
angegeben, und ermoglicht eine Aussage iiber die Temperatur des Korpers: AT = 2,90 10°

[mK]

Da die in der Sonne tiber die Kernfusion erzeugte Strahlung der Sterne iiber 100000 Jahre
benotigt, um aus dem Kern in die Photosphire zu gelangen und dort in Strahlung
abgegeben zu  werden, wird der thermische  Gleichgewichtszustand annahernd
angenommen, so dass iber die Analyse der Spektren die Effektivtemperatur
der Hulle bestimmt werden kann.

Die Harvard Klassifikation

Sterne werden heute in Spektralklassen entsprechend ihrer Effektivtemperatur eingeteilt.
Diese wiederum bestimmt im wesentlichen die innere Struktur des Spektrums. Die ersten
dunklen Spektrallinien wurden 1802 von William Hyde Wollaston beobachtet ,Da die
Offnungen von Spektroskopen iiblicherweise schlitzférmig sind, sah man enge farbige
Lichtstreifen, so genannte Spektrallinien® [6].
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Harvard-Spektralklassifikation K. Kiosseoglou

J. Fraunhofer untersuchte unabhangig von Wollaston die Doppellinie des Natriums durch
eine zufallige Ubereinstimmung in einer Lampe und dem Spektrum der Sonne und fand im
Sonnenspektrum eine Reihe weiterer Linien, welche er alphabetisch sortierte. Gustav
Robert Wilhelm Bunsen und Kirchhoff entdeckten 1859 durch Ihre Elementaranalyse, dass
die fehlenden Linien in ]. Fraunhofers Spektrum mit den Emissionslinien ihrer untersuchten
Elemente tibereinstimmten und lieferten einen Erklarungsansatz, der erst 1913 durch die
Veroffentlichung von Niels Bohr physikalisch geklart werden konnte. Die Untersuchungen dieser
Linien in den Spektren der Sterne war zu dieser Zeit bereits sehr weit fortgeschritten.

Eine kompakte Zusammenfassung der Entstehungsgeschichte der Klassifizierung von Spektren
nach der Harvard-Klassifikation findet sich bei Dvorak [7]. Die heute gingige Klassifizierung
von Sternspektren orientiert sich an einer Buchstabensequenz (hier mit Darstellung eines
Merksatzes),

O B A F G K M
»,Oh Be A Fine Girl, Kiss Me"

die in ihrer Sortierung zufillig erscheint. Die GroBbuchstaben bezeichnen dabei
Spektralklassen, die bzgl. Ihres physikalischen Hintergrundes eine Sortierung nach den
Effektivtemperaturen der Hiille von den heilen O-Sternen bis hin zu den kiihlen M-Sternen
darstellt. Die Griinde dafiir finden sich in der Abfolge von Sortierungsversuchen verschiedener
Forscher, welche sich mit Sternspektren befasst haben. Angelo Secci, ein Geistlicher an der
Vatikanssternwarte in Italien, hatte um 1877 ca. 4000 Sterne beobachtet und in finf (Farb-)
Klassen eingeteilt:

[ Weif3-blaue Sterne Mit wenigen breiten Banden, die er dem Wasserstoff

zuordnen konnte
I Gelbe Sterne Mit vielen feinen Linien wie in der Sonne
I1I Mit komplexen, bandenférmigen Linien
IV Rote Sterne Mit hellen Spektrallinien
I\Y Mit breiten Banden

Da diese erste Kategorisierung der Spektralklassen auf die bloBe Beobachtung beruhte,
konnten dhnliche unabhingige Kategorisierungsversuche, u.a. von Rutherford oder Huggins,
nicht untereinander in Konkurrenz treten, bis Henry Draper 1872 mit der Einbringung von
Fototechnik erste Aufnahmen von Sternspektren erstellte.
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Durch seinen frithen Tod ware diese Entwicklung beendet gewesen, wenn nicht seine Frau
Anna Palmer Draper, die in seine Arbeit ecingebunden war, die mit der
Unterstitzung des damaligen Direktors Edward Pickering am Harvard College
Observatorium fortgesetzt hatte. Die Hausangestellte — der Drapers, Williamina  Fleming
bekam den Auftrag, die erstellten Spektren zu sortieren und Orientierte sich im ersten
Versuch an Seccis Kategorisierung, erweiterte diesen jedoch aufgrund des verbesserten
Auflésungsvermogens. Die vier Linien, welche Henry Draper aufgenommen hat, konnten
jetzt zu vielen hundert Linien aufgelost werden. Sie unterteilte Seccis Kategorien, A-D
fir Kategorie I etc., und brachte diese in eine alphabetische Reihenfolge in einem ersten

Versuch von A bis Q.

A.Maury W .Fleming A.J.Cannon i
Abb. 4: Die Pioniere der Astronomie am Harvard Observatorium

Antonia Maury, eine Astronomin vom Vassar College und Drapers Nichte, welche
durch das  Voranschreiten der  Auflésungsvermogens und ~ Verwendung  eines
Mikroskops neue Linien erkennen konnte, sortierte diese um. Sie ordnete diese nach dem
Vorhandensein und den Verhaltnissen der Wasserstoff- und Heliumlinien.

Abb. 5: Pickering mit Mitarbeitern
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Im ersten Schritt schlug sie eine Umkehrung von A und B vor und sortierte im Laufe der Zeit
die urspriingliche Anzahl von 22 Kategorien in 12 Kategorien um. Durch eine statistische
Auswertung Edward Pickerings wurden weitere Kategorien zusammengefasst, zur beinahe
vollstandigen Klassifikation B,A,F,G,K,M.

Diese wurde in einem letzten Schritt von Annie Jump Cannon weiter entwickelt, indem sie
durch eine Forschungsreise nach Afrika die Besonderheit der O-Sterne (Spektren mit Linien des
einfach ionisierten Heliums) erkannte, und schlug demnach eine Unterkategorisierung vor. 1922

wurde das verfeinerte System von der IAU (International Astronomic Union) als Standard

verifiziert.
Spektralklasse mit Charalkteristische Absorptionslinien im optischen Bereich
Temperatur [Tu)
0 Intensives kontinuierliches Spektrum mit Absorptionslinien
bis S0000K des ionisierten Heliums; insgesamt sehr wenig Fraunhofer-
Linien
B Wasserstofflinien treten auf
biz 28000K auch Linien des neutralen Heliums
A Balmerlinien des Waszerstoffs im Maximum:
biz 9900K Linien des ionisierten Kalziums treten anf
F Balmerlinien werden schwicher ; Calciumlinien sind
bis 7400K sehr stark ausgeprigt; Metalllinien treten auf,
G Starke Calciumlinien: Balmerlinien sehr schwach:
biz 000K intensive Linien des Eisens treten auf
K Intensive Linien des Eisens und anderer Metalle:
biz 4900K zahlreiche Molekiilbanden
M Viele Linien neutraler Metalle, besonders von Eisen:
kleiner 3500K starke Titanoxid-Banden: auch Linien des Kalziums

Tab. 3: Das Harvard-Klassifikationssystem

Ein zusitzliches Kriterium, mit dem die neuzeitliche Einordnung eines Sternspektrums nach
der Morgan-Keenan-Klassifikation vorgenommen wird, ist die Leuchtkraft eines Sterns. Diese
wird tiber die Beziehung [3] definiert:

L=c*A*T", mit Agicho = 41 R’

Dabei bezeichnet L die Gesamtstrahlungsleistung eines Sterns. Da die Fliche quadratisch iiber
den Radius zunimmt, nimmt die GréBe eines Sterns in Bezug auf seine absolute Helligkeit eine
groBe Wirkung ein. Die Konvention zur Beschreibung anderer Sterne bezieht sich auf unsere
Sonne als Standard mit dem Symbol L .

BAYV MAGAZINE SPECTROSCOPY
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[a-0 Extrem helle Oberriesen

laabb Helle bis weniger helle
Uberriesen

II Helle Riesensterne

I11 Riesensterne

v Unterriesensterne

v Hauptreihensterne, Zwerge

VI Unterzwerge

VII Zwerge

Tab. 4: Leuchtkraftklassen nach Morgan-Keenan-Klassifikation

In in Verbindung mit dem Spektraltyp wird zusitzlich die Spektralklasse durch eine Ziffer
angegeben; bspw.wird dann ein Stern als A9 oder M2 angegeben. Dies ermdglicht eine
Einteilung in zwischen Klassen, die neben der Temperatur auch eine Aussage iiber die GroBe
eines Sterns ermoglicht. Dies ist sinnvoll, weil die dquivalenten GroBen Masse, Druck oder
Dichte einen Effekt auf die Sternatmosphire, und dariber hinaus auf die
Besetzungswahrscheinlichkeiten der Elektronen haben. Dies wiederum hat einen Einfluss auf die
Linienstarken der Absorption und das Spektrum. Deshalb ist eine Klassifikation iiber eine der

Masse aquivalente GréBe sinnvoll.

Leuchtkraftkklasse

Die vom einem Beobachter wahrgenommene Gesamthelligkeit eines Sterns oder anderen
astronomischen Objekten sagt aufgrund der gigantischen Entfernungen im Kosmos nichts iiber
die wahre Leuchtkraft aus. Hipparchos von Nicaa katalogisierte um die 1000 Sterne und
unterteilte diese in 6 GroBenklassen. Die GroBenklasse als Begriff sagt aus, dass ein Stern bei
gleicher Spektralklasse (Tef= konstant) nach [8] nur seine GroBe andern kann, um seine

Strahlungsleistung und damit seine Helligkeit zu verandern.

Um 1850 normierte Norman Robert Pogson einen logarithmischen Bezug, der dem
logarithmischen Helligkeitsempfinden des Auges entspricht:

JT]_ £:10_04 Am
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Fiir einen Unterschied einer Magnitude ergibt sich damit ein Helligkeitsunterschied von 2,5.
Der Standard fiir die Helligkeit der Sterne am Nachthimmel wurde mit der Zuweisung fiir die
Wega mit dem Magnitudenwert m = 0 vorgenommen. Alle Objekte die heller sind, bekommen
ein negatives Vorzeichen wie bspw. der Mond m =-12,7 oder die Sonne m =-27. Der Standard
fir den Vergleich von relativer und absoluter Helligkeit wird mit 10 parsec (pc) in folgender
Weise dargestellt :

m—M =—5+[5log r (pc)]
m = Scheinbare Helligkeit
M = Absolute Helligkeit

— Entfernung in pc

Fiir einen Stern, welcher sich wie z.B. die Wega in 10pc = 3,26 Lichtjahre befindet, 16st sich die
Formel nach m = M auf.

Das Hertzsprung-Russell Diagramm

Das Hertzsprung -Russell Diagramm (HRD) wurde Anfang des 20 Jahrhunderts von Henry
Norris Russell basierend auf den Arbeiten von Ejnar Hertzsprung erstellt. Diesem war eine
Asymmetrie in der Verteilung der Spektraltypen G und K bzgl. ihrer GréBenklasse aufgefallen.
Mit der Sonne als Bezugspunkt L = 1 und einer dekadischen Einteilung der Absoluthelligkeiten
ergibt sich in Form eines Diagramms ein Schema, in dem die Haufigkeitsverteilungen eine

Aussage uber den Zustand und der zeitlichen Entwicklung eines Sterns erméglicht wird.

Eine andere Darstellungsform setzt die Leuchtkraft gegen die Effektivtemperatur. Zudem gibt
es auch Abwandlungen in Form von Farben-Helligkeits-Diagrammen, in denen der Farbindex
gegen die absolute Helligkeit aufgetragen wird. Bei dieser Variante sind jedoch einige zusatzliche
Effekte, wie bspw. das Fehlen einiger Hauptreihensterne oder horizontale Verschiebungen
durch Entfernungseffekte, zu beriicksichtigen. Da 90 % aller Sterne in der Hauptreihe verteilt
sind [9], wird damit nach der MKK Klassifikation der Regelfall (Leuchtkrafklasse V) als
Hauptreihe dargestellt. Abweichend zu dieser Darstellung wird die Helligkeit des HRD
alternativ haufig auch tiber die Magnitude M mit dem Index MV versehen. Das abgebildete
Schema in Abb. 5 zeigt den Lebenszyklus der Hauptreihensterne (schwarzer Linienverlauf),
welcher beschreibt, dass vergleichbare Sterne der Leuchtkraftklasse V - wie unsere Sonne - gegen
Ende ihrer Entwicklung zuerst zu roten Riesen anwachsen, um dann als weile Zwerge zu enden.

Mit Hilfe dieses Diagramms ist es nur mit Wissen des Spektraltyps moglich, weitere Aussagen
zum Entwicklungszustand, zur Leuchtkraft, Masse und Entfernung eines Sterns treffen[3].

BAYV MAGAZINE SPECTROSCOPY
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Abb. 5: Das Hertzsprung-Russell Diagramm

Praktischer Teil

Die Spektren wurden in der Schulersternwarte des Carl-Fuhlrott-Gymnasiums (Wuppertal,
Deutschland) aufgenommen. Die Sternwarte besteht seit 2009 und ermdglicht Schiilern,
Studenten und Besuchern den Zugang zu Astronomie, angefangen mit einem ersten Einblick in
diese Wissenschaft bis hin zu umfangreichen Projektarbeiten.
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Mass and Precession of the Disk in { Tau
Ernst Pollmann

Observatory ,,Vereinigung der Sternfreunde K6In“ (Germany)

Abstract

The monitoring of the Ho. emission profile of  Tau for more than 5 years
(JD 2455500 to JD 2457500) enables the study of the time behavior of
the central absorption core (CA) of that profile. During this time section
the circumstellar disk of { Tau had a minimum of mass. On the base of
145 high resolved spectra of the ARAS-spectroscopy group the strength of
the CA minima has been evaluated. The period analysis of that time series
data led to a period of 442 days. That period has been attributed to the
nodding period and hence to the precession period of { Tau's disk during the time section

mentioned above.

Introduction
C Tauri (HD37202, HR1910) is a well known classical Be binary star with a gaseous

circumstellar disk. Observations of the Ho emission line of that star reach back many decades.
Since € Tau is a binary, any tilt of the disk will be modulated by the tidal force of the companion.
This can manifest itself as nodding. During the observing period from approximately JD

2455500 to JD 2457500 the equivalent width of the Hot emission of ¢ Tau decreased significantly
what led to a depletion of the circumstellar disk.

The depletion of the circumstellar disk led to a significant decrease of the equivalent width of

the Ho. emission of { Tau (Ruzdjak et al. 2009). The disk matter reached its minimum at JD

2456359, but afterwards new material was supplied into the disk, and the emission strength
increased.

The study presented here investigates how the minimum of the disk mass affects the

precession period. In addition to monitoring the Ho equivalent width of C Tau, studying the time
behavior of the central absorption (CA) core of that emission profile is also of interest.

The depth of CA is defined as the difference between the local continuum level (equal to
unity) and the minimum value at the line minimum intensity (Fig. 1). While the Ho. emission
line samples the disk as a whole, the region probed by the shell lines (CA) is restricted to the
line of sight. The diagnostics they provide should not be neglected, as their properties

(absorption depth) reflect the structure and dynamics of the disk in the observer’s direction
(Escolano et al.2015).

BAYV MAGAZINE SPECTROSCOPY
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Ha - JD 2457799
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Fig: 1: Measured quantities illustrated on a Hat line profile: (AA’) and (BB’) emission peaks,
depth of the central absorption (CC’). The horizontal line marks the normalized continuum.

In the literature it is assumed (Schaefer et al. 2010) that the CA is caused by a different angle
of the disk plane related to the observer’s line of sight, as a consequence of the disk
precession around the primary star. It is also known that the precession of the disk depends on
its size (radius) and its mass due to gravitational effects (Katz et al. 1982, Larwood et al.
1996, Lubow & Ogilvie 2001).

Observation and Results

The Ha spectra were obtained with 0.2m to 0.4m telescopes with a long-slit (in most cases)
and echelle spectrographs with resolutions of R = 10000-20000. All spectra included the
6400—6700 A region, with a S/N of ~100 for the continuum near 6600 A. The spectra have
been reduced with standard professional procedures (instrumental response, normalisation,
wavelength calibration) by using of the program VSpec and the spectral classification
software package MK32.

The EWs reported here included the entire Hot emission profile (including both red and blue
components) from 6540 — 6590 A. Fig. 2 shows the long-term monitoring of the Ha equivalent
width (EW) as a result of collaboration between amateurs (mostly members of the ARAS
spectroscopy group) astronomers. Fig. 2 represents the time interval which includes the EW
historical minimum on JD 2456359. The higher disk mass (top-left-frame) in Fig. 3
corresponds to a precession period of (approximately) 1430 days (Schaefer et al. 2010).
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Fig. 2: Long-term monitoring of the Hol equivalent width (EW).
The red frame represents the time window of the historical EW minimum at JD 2456359. The
time of the minimum around JD 2456300 corresponds to ~ JD 2456650 in time scale of Fig. 3

PDM analysis and discussion

The bottom-right red frame in Fig. 3 also shows that within the time window highlighted in
Fig. 2 the disk mass minimum coincides with the EW minimum. High-resolution spectra of {
Tau were taken during the time window from JD 2455640 (March 2011) to JD 2457799
(February 2017) in collaboration with the ARAS group.

This time window contains the time interval where the mass of the disc of { Tau reached its
lowest value within the whole time this star has been observed. From those spectra the depth of

the CA within the Hal emission profile was measured and the resulting time series is shown in

Fig. 4.

In other words, the CA investigation presented here was performed within a time window
when the disk mass of { Tau was the lowest for the entire time of the star studies. Therefore a
logical question is: “How does the disk mass minimum depend on the precession period during
that time section?”

Figure 4 shows the Ho CA time series (the time window shown in red in Figs. 2 & 3) of the
normalized high-resolution spectra from JD 2455640 to JD 2457799. Phase dispersion
minimization (PDM) analysis on the time series was performed with the use of the program AVE
(Barbera 1998), and produced the phase plot of Fig. 5 with the discriminant factor plotted in Fig.
6.
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9.1} Disk mass at precession period

Log [MHn f MSHF)

Fig. 3: Disk mass versus time since the first observation, taken from Tycner & Sigut, 2015.
The zero-time corresponds to JD 2452977 (2003/12/03). The red frame corresponds to the
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Fig. 4: The CA in Ha of € Tau is a function of time from JD 2455640 to JD 2457799

In contrast to Escolano et al. (2015), who found only marginal CA variations of the shell lines
between approximately JD 2449000 and JD 2455000, the CA as measured in this work covered
a considerable range of F/Fc from 0.28 to 1.55. The PDM analysis led to a CA period of
442 % 5d. But the question is, what are the mechanisms responsible for that periodic behavior?

JD 2400000 +

(red frame in Fig.2 & 3)
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The periodic tilt of the disc as an effect of the precession could be manifested as a nodding,
and could subsequently affect the variability in CA. Also, it is well known that the precession is,
among other factors, a function of mass. Nevertheless it remains unclear whether the Ha CA
period of § Tau found herewith can be understood as a consequence of changed precession
period and changed disk mass, as shown in the plot from Tycner & Sigut (2015) in Fig. 2. But if
we attribute the CA variability to a nodding caused by disk tilting, then “this” is the precession
period. This investigation will continue during the coming years.
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Fig. 5: Phase plot of the PDM analysis in Fig. 6;
Period = 442 d (£ 5), Epoch = JD 2455571 (* 16)
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Fig. 6: PDM-Analysis of the time series in Fig. 4
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Vega 2019 International Spectroscopy Symposium
for Amateurs May 30 - June 1, 2019
Manfred Schwarz

This conference took place in a unique facility in Europe, the Vega Observatory in Haunsberg
near Salzburg/Austria. This symposium took place in 2019 for the first time, and it was a great
success. Lectures by a large number of professional and amateur astronomers gave deep insight
into current research in astrophysics and spectroscopy, as well as ongoing and future ProAm
collaborations. The conference language was English, with participants from 13 countries and 3

continents.

Herbert Piihringer spoke about the fantastic story of the origin of the Haunsberg
Observatory, from the financing, to the construction. He also reported on the student project,
the construction of a spectrograph and the public relations work at the observatory.

Prof. Dr. Paolo Sereni (University of Salzburg): Spectroscopy Projects with Students: Paolo
and his students jointly develop electronics and software based on Aduino and Raspberry Pi to
control the self-built spectrograph. The cooperation of the university with the observatory
proved to be a fruitful collaboration for both sides.

Prof. Dr. Ph. Bennett (Dalhousie University, Halifax, NS, Canada): Two Decades of
Observations of the Eclipsing Red Supergiant Binary VV Cephei: Phil spoke about the
historical and current research of the binary system VV Cephei. This star is also the subject of a
long-term monitoring project by amateurs. Particularly interesting findings are obtained in the

time of the eclipse, every 20.34 years.
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Manfred Schwarz: SpectroCalc - Tools and Workflow: Manfred presented his new spectra
reduction software. It builds up the complete workflow from the exposed images to the final
reduced spectrum. It is user friendly with short steps in the reduction process.

Prof. Dr. Ph. Bennett: The Enigmatic Yellow Supergiant Binary Epsilon Aurigae. Epsilon
Aurigae is the second oldest known variable star after Algol and is an eclipsing binary. There are
a lot of unanswered questions about this star, such as its mass and distance to Earth. Phil gave an
impressive description of the current research, and the results.

Martin Dubs: Calibration of Meteor Spectra: It sounds impossible, but it works! Martin has
imaged spectra of meteors for many years. He explained the process of how to obtain images and
spectra of meteors.

Prof. Dr. Gerald Handler (Nicolaus Copernicus Center Warsaw): The Interiors of Massive
Stars as Seen with the Space Missions BRITE & TESS: Gerald discussed the satellite missions
of BRITE and TESS, and talked about the methods for determining non-radial pulsations of
stellar surfaces.

Prof. Dr. Anatoly Miroshnichenko (University of North Carolina/Greensboro): Long
Term Spectral Variations of Selected Bright Be Stars and Binarity: Based on many
examples of Be stars, which are also accessible to us amateurs, Anatoly explained the phenomena
of these extraordinary stars. He also invited amateurs to collaborate in several ProAm projects.

Dr. Reinhard Hanuschik (ESO): Present and Future of Spectroscopy at ESO: It was
extremely interesting to look behind the scenes at ESO. Reinhard gave us insight into the

technology of the professional European observatories.

Roman Giimperlein MSc (BAADER-Planetarium): Method for Automated Wavelength
Calibration of Spectra via Robust Pattern Recognition: Roman talked about his own
developed search algorithm for reference lines, and provided his results for their integration into
the amateurs’ software environment.

Prof. Dr. Anatoly Miroshnichenko: The Nature and Evolutionary State of Dust
Making Objects with the B[e] Phenomenon: Circumstellar matter in binary systems and the
connection to B[e] stars, and the main things to look for; a highly interesting theme also for
amateurs.
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Gerado Avila & Carlos Guirao (ESO): Presentation of the Prototype of our Latest Fiber
Linked Echelle Spectrograph: Requirements, Performance and Results: Gerado and Carlos

showed the techniques for different types of spectrographs and presented their new concept of
the WHAPOS Echelle spectrograph.

Dr. Thilo Bauer: Spectrophotometry of Gaseous Nebulae: A very difficult but interesting
field for amateurs is the spectroscopy of gaseous nebulas. Thilo reported on his experiences and
the physical background of emission lines in gaseous nebulas.

Ernst Pollmann: The Precession of Pleione’s Disk: Ernst presented us with the results of
long-term monitoring of the star Pleione and the interpretation of line profiles in relation to a gas

disk.

Martin Sblewski: Reduction and Calibration of Spectra with Midas: Martin talked about
his self-made spectrograph, and about the possibility of using Midas software in a simple way for
spectral reduction with free available scripts.

Ernst Pollmann: Ha Profile Observations of the Be star { Tauri: Ernst discussed the latest

results of the long-term monitoring of { Tauri.

Frangois Cochard (Shelyak): The Most Interesting Spectroscopic Instrumentation in
Amateur Spectroscopy: Francois talked about the basics of a spectrograph, the different variants

for amateurs and the main things to look for.
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Das Planksche Strahlungsgesetz in Anwendung auf die Sonne
Marc Stromberg, Schiiler-Projektarbeit Sternwarte CFG-Wuppertal

Unsere Sonne

Die Sonne ist das Zentralgestirn unseres Planetensystems, des
Sonnensystems. Sie befindet sich in einem duBleren Spiralarm der Milchstrae
und wird in der Harvardklassifikation als sog. Zwergstern oder
Hauptreihenstern bezeichnet (Leuchtstoffklasse V, Spektralklasse G2). Ihre
Masse hat einen Anteil von 99,85 % (1,98 -1030 kg ) (333.000-fache
Erdmasse) an der Gesamtmasse des Planetensystems. Die
Fluchtgeschwindigkeit betrigt 617 km/s. (55- fache Fluchtgeschwindigkeit
der Erde). Ihr Durchmesser betragt 1390600 km (110-facher Erddurchmesser).

Die Hauptbestandteile der Sonne sind Wasserstoff (92%) und Helium (8%). Ca. 1,5% bilden
schwerere Elemente. Die Dichte der Sonne betrdgt 1,46 g/cm3. Durch ihre enorme Masse ist
ihre Gravitation fiir den GroBteil aller Bewegungen im Sonnensystem maBgeblich. Im Vergleich
zu Sternen im galaktischen Zentrum ist die Sonne jedoch ein relativ kithler und kleiner Stern mit
einer Oberflichentemperatur von 5778 K° und einem Durchmesser von 1,4 Millionen km. In
der Spektralklassifikation wird die Sonne im Hertzsprung-Russell-Diagramm als G2-Stern
bezeichnet.

Mit einer Helligkeit von +4,83 und einer scheinbaren Helligkeit von -26,74 mag ist die Sonne
am Erdhimmel das mit Abstand (scheinbar) hellste Objekt sein. Ihre Energie gewinnt die Sonne
durch Kernfusion, indem mehrere Wasserstoffatome zu minimal leichterem Helium fusioniert
werden. Der Masseniiberschuss wird dabei zu Energie umgewandelt. (gemal3 Einsteins Formel

= mc’). Das Maximum der Emission der Sonnenstrahlung liegt im sichtbaren gelb-griinen
Bereich des sichtbaren Lichts (ca. 550 nm).

Physikalische Parameter der Sonne:

Trot =25.38d

M = 1.99%10°

P = 3.846*10°° W

T =5778 K

o = 1.408 g/cm’

r =6.963 m’

T B =] AE = 149.6+ 10°m

Spektralklasse: G2V
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Der physikalische Aufbau der Sonne

Abb. 1: Der Aufbau der Sonne

Der Kern

Der Kern bildet das Zentrum des Sterns. Hier herrschen mit 14.5 Mio. K die grofiten
Temperaturen und auch der hochste Druck. Im Kern liduft die Kernfusion ab, der
Energicerzeugungsmechanismus von Sternen. Im Kern befindet sich ca. die Hilfte der
Sonnenmasse, obwohl der Durchmesser des Kerns nur ca.1/4 des Sonnendurchmessers und
damit 1/64 ihres Volumens ausmacht. Die Teilchenkonzentration im Kern betrigt bis zu
250.000 mol/I . Dabei muss man beachten, dass die Teilchen hier nicht mehr in Form von
Atomen, sondern als Plasma vorliegen. Dabei wird die erzeugte Energie zum GroBteil als
elektromagnetische Strahlung aller Wellenlangen frei ( E = h*f). Nur ca. 2% der Energie wird
in Form von Neutrinos freigesetzt. Neutrinos sind dabei Leptonen (leichte Teilchen), die jedoch
keine Ladung besitzen und daher kaum mit ihrer Umgebung wechselwirken.

Die Konvektionszone

Die Konvektionszone bildet den gréf3ten Teil der Sonne. Dabei wird das Photon auf seinem
Weg vom Kern zur Sonnenoberfliche jedoch im Plasma haufig abgelenkt. Die Photonen legen
insgesamt eine Strecke von ca. 10000 Lichtjahren zuriick, weshalb man die Sonne auch als
Hohlraumstrahler betrachtet werden kann. Photonen aus dem Kern legen jedoch nur kurze
Strecken zuriick, bevor sie ihre Energie auf Materie libertragen, die wiederum Energie durch
Photonen emittiert. Die Richtungen der Photonenbewegung ist dabei jedoch zufillig, was zur
Folge hat, dass diese trotz ihrer hohen Geschwindigkeit (c) fiir diese Strecke bis zu 10 Millionen
Jahre benétigen.
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Bei diesen Streuungsprozessen verlieren hochenergetische Photonen aus dem Sonnenkern
einen Teil ihrer Energie an Elektronen und werden dadurch zu langwelligerer Strahlung.
HeiBere Massen in der Konvektionszone steigen auf, wihrend kithlere Materie ab sinkt und in
Nahe des Kerns wiederum an Temperatur gewinnt. Der Transport der Strahlung ist dabei
effizient, der Betrag des Temperaturgradienten betragt lediglich 0.1 K/m.

Die Photosphdire

In der Photosphére entsteht das Spektrum des Sterns, das sich auf der Erd beobachten lasst.
Durch das Wienschen Verschiebungsgesetz lasst sich die Temperatur der Photosphare eines
Sterns anhand von dessen Intensititsmaximum berechnen. Die Photosphire ist definiert als der
Bereich des Sterns, dessen optische Tiefe bei 2/3 liegt. Die optische Tiefe ist ein Mal fiir die
Durchlassigkeit/ Absorptionsfahigkeit von Strahlung in einem Medium.

Fir T = 1 betragt die Intensitat nach dem Durchlaufen des Mediums I = I, * 1/e Strahlung in
cinem Medium (allgemein: I = I, * 1/¢%). Die Photosphirentemperatur der Sonne betragt
5778K. In der Photosphire bilden sich sog. Sonnenflecken, die erheblich kihler sind (1500-
2000K) als die Photosphare und daher als dunkler Fleck erscheinen. Diese Flecken sind Folgen
schwacher Magnetfelder. Die Photospharentemperatur eines Sterns lasst sich durch Spektren
(Wiensches Verschiebungsgesetz, Bestimmung des Emissionsmaximums) in guter Naherung
bestimmen.

Die Chromosphdre

Die Chromosphire ist oberhalb der Photosphire und ldsst sich ohne besondere Filter (Ha -
Filter) nur bei einer totalen Sonnenfinsternis nachweisen. Bei dieser erscheint die schwach
leuchtende Chromosphare rot im Gegensatz zur weilllichen Corona. Dieses Rot ist die Folge von
durch Wirbel hervorgerufenen Magnetfeldern oberhalb der Photosphire. Die Temperatur der
Chromosphare ist mit ca. 4000K relativ kiihl. In der Chromosphare gibt es eine vergleichsweise
hohe Konzentration von Helium, als Folge der Kernfusionsreaktion im Kern. Das Edelgas wurde
erstmals bei Beobachtungen des Sonnenspektrums nachgewiesen, da einige Absorptionslinien
keinem bekannten Element zugeordnet werden konnten.

Die Corona

Die Sonnencorona (lat. Krone) befindet sich oberhalb der Chromosphire. Sie geht flieBend in
den Raum tiber. Die Corona ist bei totalen Sonnenfinsternissen sichtbar. Die Temperatur der
Corona ist mit ca. 1-2%10°K erheblich groBer als die Temperatur der Photosphére (6000 K) und
der Chromosphire (4000K). Der Druck in der Corona ist vernachlassigbar, da die Bewegungen
durch Magnetfelder und das Gravitationsfeld dominiert werden.
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Die Spektrallinien der Corona sind unter irdischen Bedingungen nicht auffindbar und
stammen von stark ionisierten Eisenatomen. Der Grund fiir die enorme Temperatur der Corona
ist nicht ganz geklart, man geht davon aus, dass die Corona durch ihre sehr geringe
Teilchenkonzentration selbst kaum elektromagnetische Wellen emittiert, weil sie fir diese
nahezu vollstandig durchlassig ist und daher wenig Energie verliert. In der Corona emittieren
einige lonen hochenergetische Rontgenstrahlung. (Durch die hohe Temperatur liegt das
Maximum im kurzwelligen Bereich). Diese ist jedoch nur von Satellitenteleskopen beobachtbar,
da der GroBteil der harten Strahlung an der Erdatmosphire reflektiert wird. Der
Energieerzeugungsmechanismus der Corona ist jedoch noch nicht hinreichend durch die
theoretische Physik erklart.

Die Energieerzeugung durch Kernfusion in Sternen

Die Kernfusion in der Sonne ist eine stark exotherme Reaktion. Eine wichtige Voraussetzung
fir die Kernfusionsreaktion ist eine hohe Temperatur bzw. ein hoher Druck, um die sog.
Coulombbarriere zu tiberwinden. Die Coulombbarriere bezeichnet den Abstand zwischen zwei
Atomen, bei denen sich die elektromagnetische AbstoBung der positiv geladenen
Wasserstoffkerne und die starke Kraft oder Kernkraft, die zwischen den Atomkernen bzw. den
Nukleonen wirkt, sich ausgleichen (siche starke Kraft, Quantenchromodynamik).

Dieser Abstand liegt bei ca. 10-15m. Jenseits der Coulomb-Grenze kommt es durch die
(starkere) Kernkraft zur Kernfusion. Insgesamt entstehen bei der Reaktion ein Neutrino und ein
Neutron. Die Ladung des Protons (le) wird in Form eines Positrons, das Antiteilchen des
Elektrons, abgegeben. Das Neutrino ist ein elektrisch neutrales Teilchen, das durch die
Umwandlung eines Protons des Wasserstoftkerns in ein Neutron des Deuterium-Atoms frei

wird, da Neutronen eine minimal geringere Masse als Protonen besitzen.

Zusatzlich wird bei der Fusion von Deuterium zu Tritium ein Neutron freigesetzt. Im
spateren Stadium des Sterns werden die entstandenen Heliumkerne zu hoheren Atomen
fusioniert. Die letzte exotherme Kernfusion ist die Fusion zu Eisen (Ordnungszahl 26). Jedoch
wird die Coulombbarriere héaufig lediglich durch den Quantenmechanischen Tunneleffekt
tiberwunden. Dieser wird durch die Bedingungen in der Sonne begiinstigt. Die Umwandlung
von Masse zu Energie erfolgt nach Einsteins beriihmter Formel: E = mc® (Aquivalenz von Energie
und Masse).

Das Plancksche Strahlungsgesetz

Jeder Korper, der eine Temperatur von T>0 K hat, emittiert elektromagnetische Strahlung.
Daraus ergibt sich die Frage, wie sich die Emission iiber das Spektrum (nach der Wellenlinge)
verteilt. Dazu entwickelte die theoretische Physik das Modell des schwarzen Kérpers.
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Ein schwarzer Korper absorbiert simtliche auf ihn fallende Strahlung (insbesondere auch
sichtbares Licht) und wirkt daher fiir den auflen stehenden Beobachter schwarz. Da durch das
Kirchhoffsche Strahlungsgesetz gilt, dass der Absorptionsgrad (beim schwarzen Korper = 1) und
der Emissionsgrad einander proportional sind: € ¢ a, bzw. im thermischen Gleichgewicht des

Strahlers mit seiner Umgebung gleich sind € = a.

Daher emittiert der schwarze Koérper fir jede Wellenlinge das Maximum an
Strahlungsleistung. Dabei muss man einschrinken, dass sich dieses Gesetz auf Korper bezicht,
welche sich mit ihrer Umgebung im thermischen Gleichgewicht befinden. Auch wenn daraus
folgt, dass kein realer Korper die Strahlungsleistung eines schwarzen Koérpers emittieren kann,
ist der schwarze Korper insbesondere in der Astrophysik eine gute Niherung an astronomische
Objekte. Als alternativen Begriff gibt es den sogenannten grauen Koérper. (0 < & <1). Planck
fand fiir die Strahlungsintensitat eines schwarzen Strahlers folgende Formel:

; 8The 1
(AT )= :

SI-Werte der Fundamentalkonstanten:
Vakuumlichtgeschwindigkeit: ¢ =3.0* 10® m/s
Plancksches Wirkungsquantum: / = 6.63 * 10* /s
Boltzmannkonstante: k= 1.38*107% J/K

Pi: #=3.141592

Euler'sche Zahl: e =2.718282

Das Gesetz existiert in verschiedenen Versionen je nach Betrachtung. u(A,T) beschreibt die
spektrale Energiedichte in dem gesamten Raum (Vollwinkel: £ = 47 ). Diese Form ergibt sich
aus der Bose-Einstein-Verteilung der quantisierten Schwingungszustinde und ihrer mittleren

Energie.

Das Planck'sche Strahlungsgesetz beschreibt die Intensititsverteilung der Emission
elektromagnetischer Strahlung eines hypothetischen schwarzen Korpers. Ein schwarzer Korper
ist ein Korper, welcher simtliche einfallende elektromagnetische Strahlung absorbiert und
aufgrund der fehlenden Reflektion schwarz erscheint. Gleichzeitig gilt fiir einen schwarzen
Strahler, dass der Absorptionsgrad und der Emissionsgrad eines Strahlers zueinander
proportional sind. Daher beschreibt die Emission der Schwarzkérperstrahlung fir jede
Wellenlinge die maximale Emission eines realen Korpers.
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Fir die Herleitung seiner Formel ging er davon aus, dass die Energie eines heilen Kérpers
bzw. eines Oszillators nicht kontinuierlich abgegeben wird, sondern durch ,,Quanten® iibertragen
wird (von lat. Quantum ,so viel®). Dies wird als Planck’sche Quantenhypothese bezeichnet.

E = n* hf. Dabei bezeichnet n €N.
Die spektrale Strahlungsdichte

. 2he? 1 ]
Lo (A.T)dAdQcos(y) = —— - ———dAdQcos(y) e 7w

A g mom - s¥

Hierbei wird die Ausstrahlung in einem bestimmten Raumwinkel betrachtet. (Steradiant) Der
Raumwinkel bezeichnet dabei eine Fliche auf einer Kugeloberfliche (4 = 4nd’ ). Es gilt Q =
A/d? sodass der Raumwinkel unabhéngig vom Radius d ist. Der Kosinusfaktor bewirkt, dass die
spektrale Strahldichte von der Richtung unabhéngig ist, da der schwarze Strahler ein diffuser
Strahler ist, der samtliches auf ihn fallende Licht absorbiert. Dabei ist dA ein infinitesimales

Flichenelement des heien Korpers.

Absorptionslinien des Sonnenspektrums

Solare Absorptionslinien

Im Sonnenspektrum gibt es charakteristische Absorptionslinien, die tblicherweise fiir die
Wellenlangenkalibrierung verwendet werden. Dabei gibt es solare und tellurische Elemente. Die
Linien absorbieren ca. 10% der insgesamt einfallenden Strahlung. Besonders starke
Absorptionslinien sind die Linien des Wasserstoffatoms im sichtbaren Bereich (Balmerserie):

Ha 656,279 nm
Hf 486,133 nm
Hy 434,047 nm
HO 410,173 nm

Neben Wasserstoff ist Helium das in der Sonne am héufigsten vorkommende Element. Das
Helium wurde gar erst entdeckt, nachdem in Spektren von Sternen Absorptionslinien
nachgewiesen wurden, die man keinem bekannten Element zuordnen konnte. Im Jahr 1868
entdeckte der Astronom Jules Janssen bei Untersuchungen der Chromosphire eine zunichst
unbekannte Absorptionslinie bei 587.56 nm, die spiter dem Helium zugeordnet wurde. Helium-
Absorptionslinien lassen sich nur bei sehr hoher Aufl6sung nachweisen. Das schwerste Element,
das in der Sonne existiert, ist Eisen mit der Ordnungszahl 26 im Periodensystem der Elemente.
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Fraunhoferlinien

Neben den Elementen Helium und Wasserstoff in der Sonnenchromosphare lassen sich im
von der Erde aufgenommenen Sonnenspektrum auch Spuren von atmospharischen Elementen
und hoheren Elementen in Sternen entdecken. Diese Linien werden als Fraunhoferlinien (nach
dem Miinchner Optiker Joseph von Fraunhofer) bezeichnet. Dabei handelt es sich um eine
Gruppe von Absorptionslinien, die Fraunhofer beobachtet und katalogisiert hat. Insgesamt hat
Fraunhofer ca. 570 Linien im Sonnenspektrum verzeichnet, die er mit Buchstaben von A bis K
versehen hat. Dabei gibt es tiberwiegend Absorptionslinien der Elemente Sauerstoff, Stickstoff,
und der (Erd-)Alkalimetalle (1.und 2. Hauptgruppe im Periodensystem der Elemente).
Insgesamt gibt es im Spektrum 25.000 Absorptionslinien, die ca. 10 % der Intensitit der

Strahlung absorbieren.

Liste der bedeutendsten Fraunhoferschen Linien im sichtbaren Bereich und nahen IR:

Symbol Element Wellenlinge Symbol  Element Wellenlinge
T Fe 302,11 nm b4 Fe 516,75 nm
P Ti 336.11 b3 Fe 516,59 nm
N Fe 355,12 nm b2 Mg 517,27 nm
L Fe 382,04 nm B1 Mg 515,36 nm
K Ca 393,37 nm E2 Fe 527,04 nm
H Ca 396,85 nm e Hg 546,07 nm
h HO 410,17 nm d He 587,56 nm
G Ca 430,77 nm D2 Na 589,00 nm
G Fe 430,79 nom D1 Na 589,59 nm
G Hy 434,05 nom a 02 627,66 nm
e Fe 435 36 nm C HU 656,28 nm
d Fe 466,51 nm B o2 686,72 nm
F HPB 486,13 nm A 02 759,37 1m
c Fe 495,76 nm Z 02 §22,70 nm
b4 Mg 516,73 nm ¥ o2 §98,76 nm

Neben den Fraunhoferschen Linien kann man im Sonnenspektrum, insbesondere im roten
Bereich, breite Banden an Absorptionslinien beobachten. Diese Banden werden hauptsichlich
durch Molekille in der Erdatmosphdre verursacht und hinterlassen dunkle ,Liicken im
Spektrum.
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I:Iberwiegend atmospharische Treibhausgase sind fiir diese Absorptionen verantwortlich
(Wasserdampf, O2 CH4, CO2, N2). Diese Absorptionsbanden entstehen nicht wie normale
Absorptionslinien durch Anregung von Elektronen, sondern durch Anregung des
Schwingungszustandes eines Molekiils. Diese Schwingung kann durch eine gréBere Anzahl an
Energien verursacht werden und absorbiert somit auch Photonen mehrerer Frequenzen bzw.
Wellenlangen. Bei hoher Auflosung im Bereich des Feinstrukturniveaus lassen sich jedoch auch
einzelne Linien in der Absorptionsbande erkennen.

i Absorptionsvermdgen Absorptionsvermdgen einiger wichtiger atmosphirischer Gase
2 100 %
" f (
€O, ||| ﬁjlﬁ J\ || /I
.* d\ \/ \

H.0 0% J_Wl,} Y l\_{J_..-/ s

i I A [ |
00:  \Welentznge 0,2 05 1 2 100
CH, UV- Strahlung sichtbare nahes Infrarot mittleres Infrarot fernes Infrarot

Strahlung

Abb. 2: Absorptionsbanden héiufig vorkommender Atmosphiérischer Gase

Das Experiment/ Messergebnisse

Celestron C11-
Teleskop Dados- CCO-Kamera
Spektrograph
Metrteil
Motebook
Stromguelle

Abb.3: Schematische Darstellung des experimentellen Aufbaus

Fiir die Aufnahmen der Spektren wurden die in Abb. 4 vorgestellten Instrumente, auBerdem
die Astrosoftware MaximDL5, sowie ein Gitter mit 200 Linien/mm verwendet, da fir den
Vergleich von Planckfunktion und Aufnahme der gesamte Spektralbereich zu beachten ist.
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Abb. 4: Der Aufbau mit dem C11-Teleskop, dem Dados-Spektrographen
und der Kamera (STF 8300)

Die erzielten Aufnahmen mit dem in Abb. 4 dargestellten instrumentellem Aufbau sind in
Abb. 5 zu sehen. Hierbei handelt es sich um Tageslichtaufnahmen, die grundsatzlich dasselbe
Spektrum wie das der Sonne zeigen. Der wesentliche Unterschied besteht darin, dass durch die
atmospharische Rayleigh-Streuung die Intensitit im blauen relativ zur Intensitit im roten
zunimmt.

Abb. 5: Tageslichtspektren der Sonne
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Man sieht in Abb. 5 drei Absorptionslinienspektren. Das erklart sich daraus, dass der
Spektrograph drei Spalte enthalt, die jeweils ihr eigenes Spektrum erzeugen, indem das Gitter
das einfallende Licht in seine spektralen Bestandteile zerlegt. Die Spektren sind schwarz-weil3,
weil die Kamera monochromatisch ist, was ihre Auflésung erheblich verbessert (Farbkameras
fassen in der Beyer-Matrix 4 Pixel zu einem Farbpixel zusammen, was ihre Aufl6sung reduziert).
Man erkennt an dieser Stelle bereits Absorptionslinien des Spektrums. Aufgrund der
Absorptionsbanden im rechten Bereich (roter Spektralbereich) erkennt man, dass die
Wellenldnge von links nach rechts zunimmt, da das Gitter den sichtbaren Bereich des Spektrums
aufzeichnet.

Bearbeitung des Spektrums mit Vspec

Vorarbeit: Der Dados-Spektrograph zeichnet insgesamt drei Spektren auf, wovon jedoch das
mittlere die hochste Auflosung besitzt. Wegen einer minimalen Neigung muss zunachst das
Spektrum leicht verdreht. Dies gelingt sehr gut mit dem Programm Software MaxIm DL5, das
auch zur Aufnahme der Spektren verwendet wurde. AnschlieBend schneidet man das mittlere

der drei Spektren aus, sodass kein schwarzer Rand bleibt.

Zur Auswertung des Spektrums wird an dieser Stelle die Software VisualSpec benutzt. VSpec
ist eine in der Astronomie haufig verwendete Auswertesoftware die im Internet frei erhaltlich
ist. Zunachst muss aber das aufgenommene Spektrum in ein sog. Spektralprofil verwandelt
werden. Nach dem Import der Datei wird dazu der Befehl ,Object binning ausgewahlt. Die
Software wandelt die aufgenommenen relativen Intensititen um in eine Kurve von Intensitat/

Pixel.

Das mit VSpec erstellte Spektralprofil des Sonnenspektrums erlaubt nun an den Tiefstpunkten
der Absorptionslinien Elemente bekannter Wellenlingen zuzuordnen. Das Spektralprofil weist
dabei schon eine gewisse Ahnlichkeit mit der Planckschen Strahlungskurve auf. Das
Spektralprofil ist dabei tatsichlich eine Zuordnung der Intensitit in Abhangigkeit der
Wellenlingen.

Die Tiefstpunkte der Intensitatskurve entsprechen den Absorptionslinien im aufgenommenen
Linienspektrum. Zur Wellenlangenkalibrierung werden diese Tiefstpunkte Absorptionslinien
von Elementen bekannter Wellenlangen zugeordnet (Abb. 6). Durch Kurvenanpassung dieser
definierten Fixpunkte (Pixelzahlen) mittels eines geeigneten Polynoms wird die Achse der
Pixelzahlen kalibriert und in eine lineare Wellenlingenachse transformiert.
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|

rstellte Spektralprofil des Sonnenspektrums

in Abb. 6 wurden dem VSpec-Tutorial folgende Linien

Ca 4226.73
Hy 4340.73
HR 4861.33
My 5175.68
Na D 5892.94
02 6276.61
Ho 6562.79

Hi 4101.437

tel. 02

tel. 0.

ktrum zur Zuordnung und Wellenldngenkalibration
sbarkeit VergroBerung empfohlen)
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Linie (Element) Wellenlange (A)

Ha 6562,82 Wasserstoff
Hp 4861,33 Wasserstoff
NalD1 D2 5892.94 Natrium
Call, K 3933,66 Calcium
Call, H 3968,47 Calcium
tellurisches O2 6276,61 Sauerstoff

Mit den Pixelzahlen und den ihnen zugeordneten Wellenléngen erzeugt nun VSpec mit einem
Polynom einer gewiinschten Ordnung (im vorliegenden Fall 3. Ordnung) die
Wellenléngenachse .

Rel Intensitat
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.
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Wyellenlange [Angstr.]

Abb.8: Das wellenlingenkalibrierte Sonnenspektrum

Um die Qualitat der Ausgleichskurve und damit die Genauigkeit der Kalibrierung zu
bewerten, bietet VSpec nun die Moglichkeit, im wellenlangenkalibrierten Spektrum bekannte
Linien von chemischen Elementen anzeigen zu lassen. Nun empfichlt es sich, bestimmte Peaks
im Spektrum auf Richtigkeit des zugeordneten des Elements und seiner Wellenlidnge zu priifen.
Die am ecinfachsten zu prifenden Elemente sind Wasserstoff, Calcium, Natrium sowie
Magnesium. Sauerstoff und Eisen besitzen eine Vielzahl von Emissionslinien, jedoch sind diese
weniger charakteristisch.
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Abb. 9: Die Linienidentifikation im wellenléngenkalibrierten Spektrum

Um Aussagen tiber den untersuchten Strahler anhand des Spektrums zu treffen, muss man
zunachst aber noch die nicht konstante Empfindlichkeit/Quantenausbeute der verwendeten
Kamera berticksichtigen. Daher muss das Spektrum zundchst um die Empfindlichkeitskurve der
Kamera nach der Funktion: Instrumentenfunktion = Kameraaufnahme / Sternspektrum

Daraus folgt, dass man die Messung zunachst durch die Instrumentenfunktion dividieren
muss, um das Realspektrum zu erhalten. Das Divisionsergebnis entspricht dem Spektrum des
Sterns um die Empfindlichkeit der Kamera bereinigt, sodass die Intensititen der Planckkurve
relativ vergleichbar sind, wenn diese auch nicht den Absolutintensititen des Sterns (in W/m?)
entsprechen, sondern nur relativen Intensititen des Sensors.

Mithilfe der Kameraempfindlichkeitsfunktion ergibt sich das wahre Sternspektrum als
Divisionsergebnis aus Aufnahme und Empfindlichkeitskurve der Kamera. Um dennoch Aussagen

uber die Intensititen treffen zu konnen, kann man die Intensitaten normieren.

Dabei passt man die Intensititskurve an das Strahlungsmaximum an. Entweder normiert man
dieses zu 1 (Messkurve/Maximalwert), oder normiert das Maximum, sodass dieses der

theoretisch vorhergesagten Intensitit des Strahlungsmaximums entspricht (Normierung fiir
Maximum=1).
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Abb. 12: Vergleich der Planckschen Strahlungskurven (schwarz; ermittelt durch VSpec),
Rohspektrum (blau), um die Empfindlichkeitskurve bereinigtes Spektrum (griin),
anhand eines Referenzterns in VSpec (G2V) bereinigtes Spektrum (rot)

Vergleicht man nun, wie in Abb. 12 gezeigt, das aufgenommene Spektrum mit der
Planckschen Strahlungskurve eines schwarzen Korpers der absoluten Temperatur 5800 K, zeigen
sich erstaunlich symmetrische Abweichungen im blauen und roten Spektralbereich. Zudem zeigt
sich die Unbrauchbarkeit der im UV aufgenommenen Kurve, deren Intensitat fast O ist.

Eine alternative Methode zur Kalibrierung der Y-Achse ist die Verwendung eines
Referenzspektrums, um die nichtlineare Empfindlichkeit des Sensors auszugleichen. Dabei wird
ein Spektrum gleichen Spektraltyps als Referenz verwendet, wobei der grundsatzliche Verlauf
des Diagramms nicht verindert wird. Die Panck’sche Strahlungskurve hingt lediglich vom
Parameter Temperatur ab, die ihrerseits den Spektraltyp bestimmt.

Ergebnis

Fiir die weitere Betrachtung des Spektrums ist die mit VSpec ermittelte Planckkurve nicht
prazise genug, um Aussagen treffen zu konnen, da die Planck'sche Kurve nur ungefihr an das
Spektrum angepasst werden kann. Zur Analyse habe ich die Daten von VSpec in eine Excel-
Datei umgeformt.

Die Kurve des Spektrenprofils wird nun mit Excel erstellt. Als Vergleichskurve habe ich in
einer weiteren Tabelle die Planckkurve ermittelt und dem gemessenen Spektrenprofil mit dem
genormten Maximum gegentibergestellt (siche Abb. 13).
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1.2
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Abb. 13: Vergleich von Planckscher Strahlungskurve zu eigenem Sonnenspektrum

(Air Mass=1,5, genormte Intensitat)

Mit diesem Schritt sind jedoch die Méglichkeiten 7u Beurteilung des Schwarzkérpers

erschépft. Zur weiteren und genaueren Analyse habe ich einen Datensatz fiir extraterrestrische

Sonnenstrahlung

verwendet,

um zuverléissige Vergleichsdaten zu erhalten

(http://www.pveducation.org/pvcedrom/appendices/standard-solar-spectra). Ich habe andere

Quellen mit den aus den Werten resultierenden Kurven verglichen, wobei sich zeigte, dass die

Daten tibereinstimmen.

1.2
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Abb. 14: Vergleich eines Spektrums mit Air Mass=0 und Planck'scher Strahlungskurve

(genormt auf T=5778K) zu eigenem Sonnenspektrum
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Um alle Datensatze miteinander zu vergleichen, sind hier Datensitze in normierten Kurven
dargestellt. AM steht fiir ,Air Mass“. Um die Sonne selbst als schwarzen Korper beurteilen zu
konnen, sind um Atmosphareneinfliisse bereinigte Kurven unerlasslich, da die Extinktion eine zu
groBe Fehlerquelle darstellt, die sich auch nicht leicht bereinigen lasst.

Daraus ergibt sich eine Divisionskurve aus Schwarzkérperstrahlung mit dem Literaturwert der
maximalen Wellenlinge bei 500 nm bzw. T=5778 K. Man sollte sich jedoch dariiber im klaren
sein, dass der Wert von 5778 K aus der Strahlungsleistung der Sonne resultiert, die in der
Solarkonstanten definiert wurde. Aufgrund der Exzentrizitit der Erdbahn und den daraus
entstehenden Abweichungen in der Entfernung weicht die Strahlungsleistung im Jahresverlauf
von diesem Wert ab. Die Abweichung in der Strahlungsleistung der Sonne ist hingegen
vernachlassigbar gering. Um zu versuchen zu modellieren, dass die Sonne kein Kérper mit
homogener Temperatur ist, soll im Folgenden versucht werden, mehrere Kurven zu iiberlagern
um die Intensititskurve genauer zu modellieren. In den vorherigen Betrachtungen wurde stets
mit genormten GroBen gearbeitet. Nun empfiehlt es sich, mit absoluten Intensititen zu arbeiten,
da ansonsten das Mitteln schwieriger wird. Man nehme nun die in eine Vollkugel ausgestrahlte
Intensitat.

1
S
ok

ot e AL ]
AL _.'I::-.'.l = - = A

Im vorhandenen Datensatz wird die Intensitit in der Einheit in W/m? nm angegeben.
Allerdings wird hierbei keinesfalls ein Flichenelement des strahlenden Korpers, sondern eine
Fliche in der Entfernung der Erde betrachtet. Um die gesamte Strahlungsleistung der Sonne zu
ermitteln, multipliziert man mit ihrer Oberflache:

T 3
T 9"

e
I.I

Unter der Vorraussetzung, dass diese gleichmaBig abgestrahlt wird, gilt:

T rllﬂl () _,” o

T L

Woraus sich die Intensitaten auf Hohe der Entfernung Sonne-Erde ergeben. Um zu versuchen
darzustellen, dass die Sonne keine homogene Temperatur besitzt, versuche ich im Folgenden die
Planckkurven verschiedener Temperaturen zu mitteln. Da der Temperaturgradient der
Photosphare nahezu konstant ist, ist es gerechtfertigt von einer linearen Temperaturverteilung
auszugehen.
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Es wurden die Kurven von 5560 bis 6000 K gemittelt. (Intervall je 20 K). Dabei zeigt sich,
dass die Intensitat, die durch dieses Mittlungsverfahren entsteht, im griinen und blauen zunimmt,

was méglicherweise die groﬁe Intensitat nahe dem Maximum erklart.

2.5

Flanckkurve
— Spektrum
——T=5800
—— T=5800

Intensitd (Wim*2/nm)

T T T T T T T T T
o 100 200 200 400 500 s00 TOoOo 00 200 1000

Wellenlange (nm}

Abb. 15: Diagramm der absoluten Intensititen der Sonnenstrahlung und einem Mittelwert der
Planckschen Strahlungskurven zwischen 5640 und 5920 K (in W/m” nm). Zusatzliche
Randkurven zur Modellierung bis 400 nm (blau), bzw. ab 400 nm (rot)

Auch hier zeigt sich eine gute Naherung des Planck‘schen Strahlungsgesetzes zur Beschreibung
der Sonnenstrahlung. Im Mittel ergibt sich fiir die Sonnenstrahlung ein Schwiérzegrad von 0,94
bzw. 94% (Spektrum/Planck-Kurve).Betrachtet man nur den Spektralbereich ab 400 nm, liegt
dieser Schwarzegrad sogar bei 0,98 bzw. 98%, was ein hervorragendes Ergebnis ist, da im Bezug
auf das Absorptionsvermégen die besten auf der Erde erzeugbaren Materialien
(Kohlenstoffbindungskomplexe sog. Nanotubes) ein Absorptionsvermégen von ca. 99 %

besitzen.

Bei der Analyse zeigt sich ein starker Abfall der Intensitat in Richtung des nahen UV, wihrend
die Kurve in Richtung des Infrarot auf ungefihr konstantem Niveau bleibt und im blaugriinen
(400-500 nm) die Schwarzkorperstrahlung sogar iibertrifft. Es stellt sich die Frage, warum das
nahe UV sich nicht prazise durch einen schwarzen Korper beschreiben lisst. Mir erscheinen drei

Erklarungen, bzw. Fehlerquellen maoglich.
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Im nahen UV gibt es eine hohere Konzentration an Absorptionslinien, dadurch werden
Photonen aus dem UV eher absorbiert, wodurch ihre Intensitat geringer wird. Gerade, da
man mithilfe der Mittelwertkurve, die maximalen Intensititen im Blauen gut modellieren
kann ist es moglich, dass dieser Differenzbetrag durch Elemente in der Sonne absorbiert
wird. Gerade da die UV Strahlung nur zu einen Bruchteil von der Sonnenoberfliche
stammt und dieses hochenergetische Licht dadurch ein Medium durchqueren muss wo
Absorption stattfindet

Die Sonne ist kein Korper mit homogener Temperatur von 5778 K. Die Temperatur
nimmt nach innen hin zu. Auf der Oberfliche ist sie deutlich geringer als die
Oberflachentemperatur ~ eines  vergleichbaren Korpers. Nach dem  Wienschen
Verschiebungsgesetz stammt die rote und infrarote Strahlung aus den der Oberfliche
niheren Regionen, wahrend die Photonen der UV Strahlung einen lingeren Weg zur
Oberfliche zuriicklegen. Daher ist die Wahrscheinlichkeit hoher, dass diese reflektiert
oder gestreut werden. Durch den Compton-Effekt werden Photonen héherer Energie
gestreut, indem sie Energie an freie Elektronen abgeben. (Im Plasma sind die
Wasserstoffatome alle in ionisiertem Zustand vorhanden). Ein Photon braucht zwischen

10.000 und 17.000.000 Jahre, um die Oberfliche zu erreichen. Auch hochenergetische ©
Strahlen, die bei Fusionsprozessen im Kern entstehen, verlieren dabei kontinuierlich
Energie.
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Abb. 16: Differenz zwischen Strahlungskurve und Intensitat
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Der Differenzbetrag von Planck’scher Kurve und Spektrum entspricht dem Uberschuss im
sichtbaren Bereich und ist zum Fehlbetrag im UV ahnlich. Daraus ergibt sich die
Vermutung, dass einige blaue Photonen in der Sonne Energie verlieren, was auch mit im

Sonnenkern entstehenden y-Strahlen passiert.

3.  Das Schwarzkorpermodell ist moglicherweise nur fiir bestimmte Wellenlingen gegeben.
Ist die Absorptionsféhigkeit der Sonne im UV geringer, ware nach Kirchhoffs Gesetz auch
ihre Emissionsfahigkeit in diesen Wellenlingen geringer. Das Diagramm fiir den Anteil an
der Schwarzkorperkurve legt nahe, dass die Absorptions- bzw. Emissionsfihigkeit
wellenlingenabhingig ist. Zudem sind diese GroBen bei realen Kérpern nur proportional
zueinander und nicht identisch.

AbschlieBende Bewertung des schwarzen Korpers

Natiirlich ist die Sonne kein perfekter schwarzer Korper. Die von der Erde aufgenommenen
Spektren sind in ihrem Fehler durch die Rayleigh-Streuung und Absorption an der Erdatmos-
phére nicht einfach zu bereinigen. Um diese Fehlerquelle zu umgehen, muss man auf Daten von
Satelliten zuriickgreifen. Dabei zeigt es sich, dass das Plancksche Strahlungsgesetz und damit der
schwarze Korper fiir die Sonne ein sehr niitzliches Modell fiir astronomische Objekte ist. Im
Durchschnitt betragt der Schwiérzegrad der Sonne im sichtbaren Bereich 0,94. Hinzu kommen
Abweichungen durch Absorptionslinien im Spektrum, die die Intensitit reduzieren. Nimmt man
die Gesamtabsorption von ca. 10%, erscheint dieser Wert plausibel, auch wenn hier nur die in
der Sonnenphotosphare entstehenden Absorptionslinien zu berticksichtigen sind.

Bei Betrachtung der Kurvenverlaufe in Abb. 15 fillt auf, dass im Bereich von 400-500 nm die
Intensitat die Schwarzkorperstrahlung tbersteigt. Das widerspricht dem Kirchhoffschen
Strahlungsgesetz, das fordert, dass die Emission eines realen Korpers die des schwarzen Korpers
nicht iibersteigen darf, da Absorption und Emission zueinander proportional sind bzw. sich im
Zustand des thermischen Gleichgewichts entsprechen. Wenn man sich jedoch iiberlegt, dass das
Sonnenspektrum eine Uberlagerung von verschiedenen Kurven sein muss, da die Sonne keine

homogene Temperatur besitzt, ist dieses méglich, zumahl die Intensitit des Maximums

proportional zul/ 7»5 zunimmt.

Zudem befindet sich die Sonne nicht im thermischen Gleichgewicht mit ihrer Umgebung,
sodass nicht gilt € = a. Eine dritte Fehlerquelle ist, dass die Sonne kein Kérper mit homogener
Temperatur ist und auch Strahlung aus tieferen Regionen von der Sonne abgestrahlt wird, wobei

diese jedoch auch gestreut wird.
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Das Planksche Strahlungsgesetz in Anwendung auf die Sonne

Ein Photon braucht bis zu 17.000.000]Jahre vom Kern zur Oberfliche, wobei es hdufig an
Elektronen gestreut wird. Das verfalscht natiirlich die Verteilung der Strahlung. Dennoch ist die
Spektralanalyse die wichtigste Informationsquelle tiber einen Stern und erlaubt uns Aussagen
tiber die Temperatur und Strahlungsleistung des Sterns und weitere aus der Spektralklasse
folgende Informationen tiber die Physik des Sterns.

Eingrenzend zum Modell des schwarzen Korpers muss natiirlich erwiahnt werden, dass ein
Stern bzw. die Sonne im konkreten Fall sich weder mit ihrer Umgebung im thermischen
Gleichgewicht befindet noch einen perfekten schwarzen Korper darstellt. Dennoch ist der
schwarze Korper eine sehr niitzliche Approximation fiir reale Kérper. Durch das Modell des
schwarzen Korpers lassen sich auch aus einem von der Erde aufgenommenen Spektrum Aussagen
tiber den zu analysierenden Korper treffen. Das Maximum der auf der Erde aufgenommenen

Kurve liegt bei 481 nm.

Durch die Atmosphire und die Rayleigh-Streuung (durch die der Himmel blau erscheint),
verschiebt sich das Maximum in den blauen Spektralbereich. Insgesamt ist der schwarze Kérper
jedoch ein wichtiges Modell in der Kosmologie, das uns auch die Kategorisierung von Sternen im
Hertzsprung-Russell-Diagramm ermaglicht. Sterne sind in guter Naherung schwarze Strahler,

sicht man die Sonne als ,grauen Korper®, fiir den gilt: 0 > £ > 1.

Fiir die Sonne lasst sich im sichtbaren Bereich ein Wert von 98 % fiir das Emissionsvermdgen
bestimmen. Beriicksichtigt man, dass die besten schwarzen auf der Erde erzeugbaren Materialien
(Kohlenstoff-Nanotubes) ein Absorptionsvermdgen von ca. 99 % besitzen, zeigt sich, dass die
Sonne einem solchen Schwarzkorper sehr nahe kommt, wenn man zudem beriicksichtigt, dass
die Bedingung des thermischen Gleichgewichts fiir die Sonne nicht gelten kann.

Das Modell des schwarzen Kérpers ist jedoch insbesondere niitzlich, da simtliche
physikalischen und chemischen Eigenschaften keine Bedeutung fiir die Abstrahlung haben,
sondern der einzige relevante Faktor die absolute Temperatur des Korpers ist. Nahezu perfekte
schwarze Korper sind schwarze Locher (Hawking-Strahlung) und die kosmologische
Hintergrundstrahlung, deren Strahlungskurven im Radiowellenbereich liegen.
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