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Benutzungshinweise

- Direkte Handlungsanweisungen an den Kursteilnehmer sind kursiv gedruckt,
fur den Kursleiter bestimmte Losungen in Courier New 10pt. Quel-
lenverweise, die sich auf die Aufgabenstellung beziehen, werden erst am Ende
der jeweiligen Losung genannt.

- Zu Aufgabe 3.2.1. (S.13) bzw. Aufgabe 3.4.1. (S.17) sind im Anhang 2 bzw. 3
alle verwendeten Spektren beigeflgt.

- Zu Aufgabe 4.5.1. (S.21) finden sich im Anhang 4 s&mtliche mathematischen
Ausfiihrungen. Im Text wurde nur fur ein Objekt ausfihrlich gerechnet, fiir die
restlichen Objekte mit identischem Rechenweg wurden nur die Ergebnisse auf-
geflihrt. AulRerdem wurde ein ausgedrucktes Galaxienspektrum in Anhang 5 bei-
geflgt.

- Die Kursteilnehmer sollten Taschenrechner und Zeichenmaterial dabei haben.

- Das verwendete Programm ,,Classification of Stellar Spectra® arbeitet mit Spekt-
ren aus der ,,Jacoby Spectral Library* (JSL). Wenn in Ldsungen zu Aufgaben
von einem Index die Rede ist, so ist damit der zur JSL gehoérige Index gemeint.

- Die Ubersetzung und Verwendung der vorliegenden Arbeit, auch in Ausziigen,
als Grundlage fur Kurse ist gestattet, sofern die Benutzung nicht zu kommerziel-
len Zwecken erfolgt und der Autor namentlich genannt wird. Kirzungen oder
Erweiterungen zur eigenen Schwerpunktsetzung sowie Veranderungen des Tex-
tes bei der Gestaltung des Arbeitsmaterials fir die Kursteilnehmer (siehe 5.4.)
sind ausdrucklich gestattet.

- Der Kurs ist zur Verwendung mit den Programmen ,,Classification of Stellar
Spectra“ und ,,Hubble Redshift Distance Relation* vom Projekt CLEA gedacht.
Hilfreiche Internetadressen zu dieser Software sind im Literatur- und Software-

verzeichnis angegeben.



0. Einleitung

Die Astronomie hat im 20. Jahrhundert einen Kenntnisstand erreicht, der den Laien
staunen macht. Es ist langst kein Ratsel mehr, woraus Sterne bestehen. Uber Tempera-
tur, Druck, Magnetfelder selbst im Inneren der Sterne existieren heutzutage genaueste
Vorstellungen. Das Alter des Universums ist recht genau bekannt, ebenso wie die Tat-
sache, dass das Universum expandiert.

Es ist flr den interessierten Laien schwer genug derartige Gedanken zu verstehen. Noch
ratselhafter ist es aber, wie diese Erkenntnisse Gberhaupt gewonnen wurden, wenn man
sich vor Augen flhrt, wie weit die untersuchten Objekte entfernt sind: Das Licht des
néchsten Sterns braucht 4 bis 5 Jahre zu uns. VVon einer Untersuchung durch Sonden ist
bei Sternen also nicht einmal zu trdumen. Auch mit starksten Teleskopen kann man
Sterne allerhdchstens als winzige Scheiben erkennen, meist aber nur als Punkte. Insge-
samt kommt von einem Stern also nur eines an: Sein Licht. Nun dréngt sich die Frage
auf, wie man dann die obigen Erkenntnisse gewinnen konnte. Die Antwort: Nur aus
dem Licht der Sterne! Nahezu alle diese Informationen sind im Spektrum des Sterns
enthalten. Die Analyse der Sternspektren ist damit eine der wichtigsten Methoden der
modernen Astronomie.

Die vorliegende Facharbeit ist als Kurs gestaltet, der dem interessierten Schuler die
Maoglichkeit bieten soll, die Methoden der Spektralanalyse zu verstehen. Der Schiiler
soll selbststandig mit Spektren von ausgewahlten Beispielen arbeiten, um wirklich
nachvollziehen zu konnen, wie man mit der Spektroskopie Informationen gewinnen
kann. Die theoretischen Grundlagen werden soweit zum Verstandnis nétig abgehandelt.
Neben der reinen Darstellung des VVorgehens bei der Auswertung der Spektren, werden
auch die wichtigsten und bekanntesten mit der Spektroskopie gewonnen Erkenntnisse
beschrieben. Dadurch soll der Schiler einen guten Eindruck von der Bedeutung der

Spektralanalyse fir die moderne Astronomie gewinnen.



1. Grundlagen

1.1. Was ist ein Spektrum?

Die einfachste Form eines Spektrums hat bestimmt jeder schon einmal gesehen: einen
Regenbogen. Die Erklarung fur die Entstehung eines solchen ist wahrscheinlich auch
bekannt: Die Regentropfen ,,zerlegen* das weil3e Licht der Sonne in seine Farben.

Die genaue Erklarung ist etwas komplizierter: Licht ist bekanntlich eine Welle. Jede
Farbe hat eine charakteristische Wellenlange. Die Wellenldngen des sichtbaren Lichtes
reichen von 400 nm (Violett) bis 700 nm (Rot). Wellenldngen aulRerhalb dieses Berei-
ches sind ebenfalls moglich. Unsere Augen koénnen dieses Licht aber nicht wahrneh-
men. Manche Lichtquellen, z.B. die Sonne senden Licht aller Wellenlangen aus. Die-
ses Licht nehmen wir als ,,weil3* wahr. Trifft nun das Licht auf einen Regentropfen, so
wird es reflektiert und dabei abgelenkt. Wie stark das Licht abgelenkt wird, hangt aber
von der Wellenldnge ab. Die verschiedenen Wellenldngen werden also voneinander
getrennt und koénnen so separat wahrgenommen werden. Welche Wellenléangen eine
Lichtquelle aussendet, ist von Lichtquelle zu Lichtquelle anders. Es lohnt sich daher,
einmal einen Blick auf die Wellenlangen, die eine Lichtquelle aussendet, auf ihr

Spektrum zu werfen.

1.2. Spektren verschiedener Lichtquellen

A 1.2.1: Vergleiche die Spektren einer Gliihlampe, sowie einer Strallenlaterne und einer
Schreibtischlampe, in denen Quecksilbergas erhitzt wird.

Abb. 1: Gluhlampe

Abb. 2: StraBenlaterne

Abb. 3: Schreibtischlampe

Die Unterschiede zwischen den Gasspektren und dem Spektrum der Gluh-
lampe beruhen auf den folgenden, von Kirchhoff und Bunsen entdeckten
Gesetzen:

1. Feste und fliussige Korper (sowie Gase unter hohem Druck) senden ein
kontinuierliches Spektrum aus.



2. HeilRe Gase senden nur Licht bestimmter Wellenldngen aus (Emissions-
linien).

Dem Kursteilnehmer sollte auffallen, dass die Quecksilberdampflampen
ein anderes Spektrum aussenden als die Gluhlampe. Ob er diese Beobach-
tung als allgemeine GesetzmalRigkeit erkennt, ist angesichts der weni-
gen Beispiele eher unwahrscheinlich.

A 1.2.2.: Die folgenden Spektren werden von verschiedenen heien Gasen abgestrahlt
(Natrium, Wasserstoff, Quecksilber, Kupfer). Was unterscheidet sie voneinander? Was

haben sie gemeinsam?
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Abb. 4: Linienspektren
Dem Kursteilnehmer sollte auffallen, dass alle Gase nur Linien aussen-
den, aber jedes Gas unterschiedliche Linienmuster.

1.3. Wie entstehen diese Spektren?

Wir haben festgestellt, dass Gase im Gegensatz zu Festkdrpern nur Licht bestimmter
Wellenldngen aussenden. Das Spektrum besteht nur aus einigen sogenannten Emissi-
onslinien. AulRerdem sendet jede Atomsorte ein charakteristisches Linienmuster aus.

Wasserstoffgas hat z.B. ein anderes Linienspektrum als Heliumgas.

Der Welle-Teilchen-Dualismus:

Um die Entstehung dieser Emissionslinien zu verstehen, muss man zunéchst einmal
eine weitere, sehr rétselhafte Eigenschaft des Lichts kennen: Den Welle-Teilchen-
Dualismus. Licht verhalt sich ndmlich nicht nur wie eine Welle, sondern auch wie ein
Strom von Teilchen. Diese Teilchen lassen sich als kleine Energieportionen auffassen.
Man bezeichnet sie als Lichtquanten oder Photonen. Abhdngig von der Wellenlange
kann man jedem Lichtteilchen eine bestimmte Energie zuordnen: Je hoher die Wellen-



lange, desto geringer ist diese Energie. Das bedeutet, dass man mit einfarbigem Licht
nur begrenzt kleine Energieportionen bertragen kann, und nur ganzzahlige Vielfache
dieser Energie. Ordnen wir z.B. rotem Licht die Energie E, und blauem Licht die dop-
pelte Energie E, = 2E zu, dann lassen sich mit rotem Licht die Energiemengen 1E, 2E,
3E, 4E, etc. Ubertragen. Blaues Licht kann jedoch nur die Energiemengen 2E, 4E, 6E,

8E etc. Ubertragen.

Die Lichtemission von Gasen

Fur das Linienspektrum bedeutet dies nun, dass das Gas, oder genauer, die Gasatome
offensichtlich nur Photonen bestimmter Energie aussenden. Wenn ein Atom ein Photon
aussendet, dann gibt es dadurch Energie ab, namlich den Betrag der Energie des Pho-
tons. Aus dem Linienspektrum folgert man nun, dass das Atom nicht beliebige Energie-
portionen abgeben kann.

Durch die Energieabstrahlung sinkt natiirlich die Gesamtenergie des Atoms. Man sagt,
das Atom wechselt in einen energiearmeren Zustand. Jedes Atom hat aber nur eine
endliche Anzahl maoglicher Energiezustande. Jedem maglichen Ubergang zwischen
zwei Energiezusténden entspricht eine Linie im Spektrum des Gases.

Um Energie abgeben zu kdnnen, muss das Atom zuvor allerdings Energie aufgenom-
men haben, es muss ,,angeregt“ worden sein. Im Fall des heillen Gases erfolgt dies
durch StoRe zwischen den einzelnen, schnell bewegten Atomen. Das Atom verlasst
den energiereichen Zustand dann nach einer zufélligen (aber meist sehr kurzen) Zeit
wieder, und sendet dabei das Lichtteilchen aus. Durch die unvorstellbar grof3e Zahl der
Atome werden praktisch zu jeder Zeit Lichtteilchen aller erlaubten Energien ausgesandt,
sodass das Linienspektrum entsteht. Die Energiezustdnde die ein Atom einnehmen
kann, héngen von der Atomsorte ab. Das heif3t auch, es hangt von der Atomsorte ab,

welche Emissionslinien abgestrahlt werden.

Zusammenfassung:

1. Im Spektrum wird dargestellt, Licht welcher Wellenlangen eine Lichtquelle ab-
strahlt.

2. Festkorper senden kontinuierliche Spektren aus, heie Gase strahlen Linien-
spektren ab.

3. Bei welchen Wellenlangen sich diese Linien befinden, hangt von der Atomsorte
ab.



2. Sternspektren

2.1. Allgemein
Wir wissen nun, dass Spektren etwas Uber die Lichtquellen aussagen, die sie ausgesandt

haben. Nun wollen wir uns Spektren von interessanteren Objekten ansehen, namlich
von Sternen.

Dazu benutzen wir das Programm ,,Stellar Spectra® vom US-Amerikanischen Projekt
CLEA. Melde dich dber ,,File/Log in* an. Wahle anschlieBend ,,File/Run/Classify
Spectra“. Nun solltest du folgendes Fenster sehen:
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Unknown Spectrum
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Abb. 5
Setze nun unter ,,File/Preferences/Display* den Haken auf ,,Grayscale Photo**. Uber

,.File/Unknown Spectrum/Programm list* kannst du nun Spektren als Graustufenbilder
Offnen. Auf der x-Achse der Koordinatensysteme wird die Wellenlange in Angstrom an-
gegeben (10A =1 nm). Angezeigt wird ein Ausschnitt des Spektrums zwischen 3900A

und 4500A. Dieser Bereich reicht fiir unsere Bedirfnisse aus.

A 2.1.1.: Betrachte die Spektren einiger Sterne auf der Liste! Vergleiche die Gestalt der
Sternspektren mit den im ersten Kapitel entdeckten Spektren. Wie l&sst sich die Entste-
hung der Sternspektren erklaren? (Tipp: Denke dabei an die Entstehung der Emissions-
linien!)

Der Kursteilnehmer sollte erkennen, dass jedes Sternspektrum aus einem

Kontinuum besteht, in dem sich mehrere dunkle Linien befinden. AuRer-
dem sollte er in der Lage sein, aus der bekannten Erklarung fur die



Entstehung der Emissionslinien auch den Umkehrschluss zu ziehen, dass

Gase auch Photonen bestimmter Energien absorbieren.

2.2. Wie entstehen Sternspektren?

Die Sternspektren &hneln kontinuierlichen Spektren, sind aber von dunklen Linien (Ab-
sorptionslinien) durchzogen. Das leuchtende Gase Linienspektren emittieren ist bereits
bekannt. Es liegt daher nahe, dass auch die dunklen Linien etwas mit den im Stern vor-
liegenden Gasen zu tun haben. Die Emissionslinien entstehen, weil die Atome in einen
Zustand niedrigerer Energie wechseln und dabei die Energiedifferenz zwischen beiden
Zustanden als Photon emittieren. Folglich missten sie, um in einen energiereicheren
Zustand uberzugehen, auch Photonen aufnehmen koénnen. Deren Energieportion muss
natlrlich ebenfalls genau der Energiedifferenz zwischen energiereichem und energiear-
mem Zustand entsprechen. Im Stern passiert folgendes: Der Stern sendet ein kontinuier-
liches Spektrum aus, also Photonen aller Wellenlangen. Trifft nun ein ,,passendes* Pho-
ton auf ein Atom im kuhleren Gas der Sternatmosphdre, so wird es absorbiert. Auf der
Erde kommen dann weniger Photonen dieser Wellenldnge an, im Spektrum ist eine
dunkle Linie zu erkennen. Das bedeutet, die Absorptionslinien hangen von der chemi-

schen Zusammensetzung des Sterns ab.

2.3. Was sagen Sternspektren aus?

Das Absorptionsspektrum wird in erster Linie von der chemischen Zusammensetzung
des Sterns bestimmt. Es ist dadurch kennzeichnend fir den Stern, ahnlich wie der Fin-
gerabdruck fur einen Menschen. Man kénnte nun meinen, die Anteile der verschiedenen
Stoffe im Stern einfach aus den unterschiedlichen Starken der Absorptionslinien heraus-
lesen zu kdnnen. Ganz so einfach ist es aber nicht: Die Gestalt der Linien wird durch
viele andere Faktoren beeinflusst: Hoher Druck, hohe Temperatur, oder die Rotation
eines Sterns fuhren beispielsweise zu einer Verbreiterung der Linie. Der sogenannte
Zeeman-Effekt bewirkt eine Aufspaltung einzelner Linien in mehrere, wenn ein Mag-
netfeld vorliegt. Im vierten Kapitel werden wir sogar sehen, wie die Geschwindigkeit
eines Himmelskorpers das Spektrum beeinflusst.

Zwar erlaubt dies alles, aus den Spektrallinien noch viel mehr Rickschlusse tber den
Stern zu ziehen. Andererseits ist es sehr schwer zu ermitteln welcher Effekt nun vor-
liegt, und wie genau z.B. eine Verbreiterung einer bestimmten Linie zu verstehen ist.
Dennoch ist die Spektralanalyse die einzige Mdoglichkeit wirklich Informationen tber

einen Stern zu gewinnen, da nur das Licht und damit das Spektrum des Sterns zu uns
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gelangt. Im Folgenden wollen wir versuchen, anhand einiger Beispiele nachzuvollzie-

hen, wie man diese Informationen gewinnt.

2.4. Wie man Sternspektren darstellt und liest

Mit Fotoaufnahmen von Spektren, wie wir sie bisher gesehen haben, kann man nur be-
grenzt arbeiten. Was fehlt, sind quantitative Informationen Uber die Intensitéat einer
Linie.

Setze das Hakchen unter ,,Preferences/Display* wieder auf ,,Intensity trace*

Das Spektrum wird jetzt als Graph angezeigt, auf dessen x-Achse die Wellenlange und
auf dessen y-Achse die Intensitat angezeigt wird (Die groRte vorliegende Intensitat er-
hélt den Wert 1.0). Nun kdnnen wir genauer arbeiten. Zum Beispiel lassen sich nun die
Zentren der Absorptionslinien genau ermitteln.

Markiere das Zentrum (d.h. den tiefsten Punkt) einer Absorptionslinie durch Doppel-
klick. Wenn nétig, dann zoome solange, bis du das Zentrum eindeutig ausmachen
kannst. Lies nun im Feld ,,Measured* die Wellenlédnge ab, und im Feld ,,Intensity* die
Intensitat.

Die gemessene Wellenlange kannst du nun mit der ,,Spectral Line Table* vergleichen.
Durch Doppelklick auf eines der dort angegebenen Elemente kannst du die entspre-

chende Wellenlange im Graphen markieren.

Bei der Betrachtung der Spektrallinientafel fallen dir vielleicht die rémischen Zahlen
neben den Elementabkirzungen auf. Mit ihnen wird in der Astronomie angegeben, ob
das betreffende Element ionisiert ist, oder nicht, ob es also Elektronen abgegeben hat,
oder zusatzliche aufgenommen. Dabei steht eine | fir ein neutrales Element, eine Il fur
ein einfach ionisiertes, etc. (H&fner 1989, S. 346)

Neben einigen Elementen stehen noch andere Buchstaben in Klammern. Dies sind die
historischen Bezeichnungen fur diese Spektrallinien, die zum Teil immer in Gebrauch
sind. Insbesondere die K- und H-Linien von Ca Il sind von Bedeutung, da sie nahezu
immer zusammen auftreten. Einige Wasserstofflinien werden als Balmer-Linien be-
zeichnet, sie sind mit H und einem griechischen Buchstaben dargestellt. Es handelt sich
um sehr starke Linien, die bei Spriingen von héheren Energieniveaus auf das zweite
Energieniveau des Wasserstoffs und zuriick entstehen. AufRerdem sind sie die einzigen

Linien des Wasserstoffs im sichtbaren Wellenldngenbereich.
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Zusammenfassung:

1. Sternspektren sind kontinuierliche Spektren, in denen sich dunkle Absorptions-
linien erkennen lassen.

2. Die Absorptionslinien entstehen, indem das kihlere Gas der Sternatmosphére
Licht bestimmter Wellenldngen aus dem Kontinuum des Sterns absorbiert. Die
Absorptionslinien haben die gleichen Wellenlangen wie die Emissionslinien des
jeweiligen Gases.

3. Aus den Absorptionslinien lassen sich Informationen tber die chemische Zu-
sammensetzung des Sterns ermitteln. Die Gestalt der Linien erlaubt Aussagen -
ber Faktoren wie Druck, Temperatur, Magnetfelder etc.

4. Zur genaueren Analyse werden Spektren als Graphen der Intensitat in Abhan-

gigkeit von der Wellenlange dargestellt.
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3. Temperaturmessungen

3.1. Arten der Temperaturmessung

Die Temperatur eines Sterns l&sst sich auf viele Arten aus dem Spektrum abschétzen:
Die exakteste ist die Bestimmung der sogenannten Effektivtemperatur. Diese lasst
sich aus der Strahlungsleistung des Sterns errechnen. Um die Strahlungsleistung des
Sterns zu kennen, missen allerdings sowohl die Leuchtkraft eines Sterns und der Radius
bekannt sein, was bei den wenigsten der Fall ist. Die zweite Methode ist die Berech-
nung der Farbtemperatur. So bezeichnet man einen Temperaturwert, den man aus dem
Intensitdtsmaximum des Kontinuums berechnet. Das Maximum verschiebt sich mit
steigender Temperatur in den kurzwelligen Bereich. Je ,,blauer* ein Stern ist, desto hei-
Rer. Diese Methode ist aber an dieser Stelle ungeeignet, da bei den meisten Spektren ein
klares Maximum mit unseren Mitteln nicht prazise feststellbar ist. Eine weitere Me-
thode ist die thermische Linienverbreiterung. Je heiRer ein Stern ist, desto schneller
bewegen sich die Atome in seiner Atmosphére. Aufgrund des Doppler-Effekts (&4.2.)
absorbieren bewegte Atome auch Photonen mit geringfligig abweichender Energie. Die-
se Abweichung ist umso stéarker, je schneller sie sich bewegen. Eine solche Analyse ist
allerdings fur uns zu schwer, da eine Linienverbreiterung auch durch andere Faktoren
entstehen kann. Welcher Ausloser vorliegt, kann im Detail an der Gestalt der Linie ab-
gelesen werden, dies ware aber fir den Einstieg zu kompliziert (&2.5.). (Herrmann
2001, S.74-75, S.352)

Wir wollen uns einer leichteren, aber weniger exakten Methode bedienen, und zwar

indem wir von den vorliegenden Absorptionslinien auf die Temperatur schlieRen.

3.2. Abschétzung der Temperatur aus der Starke der Spektrallinien

Betrachtet man das Verhaltnis der Intensitaten bestimmter Spektrallinien zueinander, so
kann man die Temperatur abschétzen. Abb. 6 stellt die Intensitat bestimmter Linien in
Abhéangigkeit von der Temperatur dar: Die Starke von Absorptionslinien ist nicht nur
von der Temperatur sondern auch von der Haufigkeit bestimmter Elemente abhangig.
Die vorliegende Grafik ist das Ergebnis einer Modellrechnung ausgehend von der che-
mischen Zusammensetzung der Sonne. Die Abhédngigkeit der Stérke von der Tempera-
tur lasst sich wie folgt erklaren: Wie stark eine Linie ist, hangt unter anderem davon ab,
wie viele Atome sich im passenden angeregten Energiezustand befinden, und wie viele

Atome ionisiert sind.
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Strength of absorption lines of hot gas
with the same chemical composition and pressure as Sun
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Dies ist von der Temperatur abhangig. Gehen wir von der Balmer-Serie des Wasser-
stoffs aus: Diese Linienserie entspricht allen Ubergangen vom zweiten Energieniveau
auf héhere Energieniveaus und zuriick. Damit diese Linien entstehen kénnen, muss sich
eine gewisse Zahl an Atomen in einem angeregten Zustand befinden. Diese Zahl steigt
mit der Temperatur an. Ist das Gas schlieBlich zu heif3, so befinden sich die Atome be-
reits in einem noch energiereicheren Zustand, sodass die Starke der Balmer-Linien wie-
der abnimmt. Bei extrem hohen Temperaturen ist dann die Mehrzahl der Atome ioni-
siert, sodass diese lonen Uberhaupt nicht mehr zur Entstehung der Linien des Neutralen
Elements beitragen. (JAHOU(2) 2003, S.28-29; Hafner 1989, S.344-345; Weigert;
Wendker; Wisotzki 2005)

A 3.2.1.: Betrachte die folgenden Sterne und schatze ihre Temperatur ab: HD37767;

BD+63137; HD66171; HD 242963;

HD37767: Die Balmer-Linien sind deutlich erkennbar. He 1 Linien sind
ebenfalls erkennbar, aber deutlich schwacher. Die K-Linie (Ca 1I1)
liegt nur extrem schwach vor. Daher betragt die Temperatur wahrschein-
lich etwas uber 20000K; Kontrolle: Spektraltyp B3, B entspricht ca.
28000K — 10000K, B3 also etwa 22000K.

BD+63137: Von den Linien im Diagramm ist nur Ca | stark ausgepragt.
Die beiden Ca ll-Linien sind schwach erkennbar und schwacher als Ca I,
daher muss der Stern kuhler als 4000 K sein. Kontrolle: Spektraltyp
M1, entspricht ca 3500K.

HD66171: Ca ll-Linien dominieren das Spektrum. Die Ca I-Linien sowie
die Balmer-Linien sind erkennbar, wenn auch letztere verhaltnismalig

schwach. Die Balmer-Linien sind geringflugig starker als Ca 1, daher
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betragt die Temperatur wahrscheinlich ca. 6000K; Kontrolle: Spektral-
typ G2, G entspricht ca. 4900K — 6000K

HD221741: Die Balmer-Linien sind extrem stark ausgepragt. Die K-Linie
ist ebenfalls stark, wenn auch etwas schwécher als die Balmer-Linien.
Die Temperatur muss daher ungefdhr 9000-10000K betragen. Kontrolle:
Spektraltyp A3, A entspricht 10000 — 8000K

(Spektraltypen zur Kontrolle dem Index zur Jacoby Spectral Library
(JSL) entnommen)

A 3.2.2.: Kannst du einen Zusammenhang zwischen Temperatur und der &uf3eren Form

der Spektren feststellen?

Hier sollte der Kursteilnehmer ohne grolle Schwierigkeiten feststellen,
dass ein Spektrum umso glatter verlauft, je heiler der Stern ist. Bei
einer groleren Anzahl von Sternen in A 3.2.1. ware der Kursteilnehmer
unter Umstanden in der Lage, selbststandig die Harvard-Klassifikation
herzuleiten, die im folgenden Abschnitt beschrieben wird.

3.3. Klassifikation von Sternspektren

Betrachtet man mehrere Spektren, so fallt auf, dass die Gestalt der Kurven teils extrem
unterschiedlich ist. Man stellt aber auch fest, dass es nur eine begrenzte Anzahl ver-
schiedener Typen von Spektren gibt und dass sich zwei Spektren insbesondere dann
sehr &hnlich sehen, wenn sie eine annéhernd gleiche Temperatur haben.

Dieser Zusammenhang wird mit der Harvard-Klassifikation beschrieben. Die Sterne
werden dabei in verschiedene Spektralklassen unterteilt, die mit den Buchstaben O-B-
A-F-G-K-M (,,Oh Be A Fine Girl, Kiss Me!*) bezeichnet werden, wobei O die heiRes-
ten und M die kihlsten Sterne sind. Jede der Klassen wird noch mal in zehn kleinere
Gruppen unterteilt, die durch eine Zahl nach dem Buchstaben gekennzeichnet werden,
beginnend mit AO, Al,... A9, FO, etc. Man dachte friiher, dass diese Klassen bestimm-
ten Stadien in der Sternentwicklung entsprachen, daher spricht man auch heute noch
von ,.frihen* und ,,spaten”“ und Spektralklassen, obwohl inzwischen klar ist, dass die
Spektralklassen auf der Temperatur basieren. Sterne friihen Spektraltyps haben aller-
dings eine kiirzere Lebensdauer als spate (Herrmann 2001, S.336). Die Sterne werden
abhangig davon, wie stark bestimmte Linien ausgepragt sind, einer dieser Spektralklas-
sen zugeordnet. Dabei lasst sich tendenziell sagen, dass Spektren, die von einigen weni-
gen Linien dominiert werden, und deren Kurven ansonsten sehr glatt verlaufen eher
den frihen und heiBen Spektralklassen zugeordnet werden, und Spektren, die viele Li-
nien und Einschnitte aufweisen, eher zu den spéten und kiihlen gehdren.
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A 3.3.1: Offne die Spektren der Sterne aus A 3.2.1. Nun kannst du tiber ,,File/Atlas of
standard Spectra; Main Sequence* Standardspektren zum Vergleich 6ffnen, die Uber
und unter dem unbekannten Spektrum angezeigt werden. Durch die Buttons ,,up/down*
rechts oben kannst du die Liste der Standardspektren durchgehen. Mit dem Button ,,Dif-
ference* kannst du die Abweichung des unbekannten Spektrums vom Standardspektrum
anzeigen lassen. Versuche so, alle Sterne einer Spektralklasse zuzuordnen. Die Stan-
dardspektren decken aber nicht alle Spektraltypen ab. Um genauere Schliisse zu ziehen,
achte auch auf Merkmale, die etwas ber die Temperatur des Sterns aussagen (ob der
Stern z.B. heil3er ist als ein Standardspektrum)

HD37767: Nahe BO; Die Balmer-Linien sind etwas starker als im BO-
Standard, daher [liegt wahrscheinlich ein kihlerer Spektraltyp vor.
Spektraltyp laut Index: B3

BD+63137: Nahe MO: Im kurzwelligen Bereich ist der MO Standard etwas
heller (Differenz positiv), BD+63137 ist also geringfugig kuhler als
MO. Index: M1

HD66171: Nahe G6; Die negative Differenz zwischen G6-Standard und HD
66171 im kurzwelligen Bereich deutet auf einen geringfligig heilReren
Spektraltyp hin. Index: G2

HD221741: Nahe Al; Die K-Linie ist starker ausgepragt als im Al-
Standard. Der Stern ist also geringfugig kuhler. Index: A3

3.4. Die Leuchtkraftklassen

Betrachtet man die Spektren verschiedener Sterne gleicher Spektralklasse genau, so

kann man einen Unterschied in der Breite der Linien feststellen. In Abbildung 7 sind
z.B. die Linien der blauen Kurve deutlich schmaler als die der griinen und der roten.
Eine Verbreiterung der Linien ist ein Zeichen dafiir, dass das Gas unter hohem Druck
steht (es konnte auch heiRBer sein, aber Sterne gleichen Spektraltyps haben ja néhe-
rungsweise die gleiche Temperatur). Je breiter die Linien sind, desto hoher ist also der
Gasdruck in der Sternsatmosphére. Was hat das nun zu bedeuten? Der Gasdruck in der
Atmosphére von Himmelskdrpern wird durch seine Schwerkraft hervorgerufen. Je wei-
ter Materie vom Mittelpunkt des Sterns entfernt ist, desto geringer ist die Schwerkraft.
Wenn das Gas der Atmosphare weiter vom Sternmittelpunkt entfernt ist, weil der Stern
groler ist, so ist der Druck auch geringer. Die Linien sind also diinner und scharfer.
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Das bedeutet, von der Breite der Linien kann man auf die Ausdehnung der Sterne
schlieBen. Abhéngig von der Linienschéarfe werden die Sterne in sieben sogenannte
Leuchtkraftklassen unterteilt, die mit rémischen Zahlen bezeichnet werden. Die
Leuchtkraftklassen hdngen (im Gegensatz zu den Spektralklassen) tatsachlich von der
Sternentwicklung ab: Junge Sterne, wie unsere Sonne, gehdren zur Leuchtkraftklasse V.
Gegen Ende ihres Lebens dehnen sie sich extrem aus, und werden zu roten Riesen der
Leuchtkraftklassen I-11. SchlieBlich stoRen sie ihre dulReren Hullen ab, und schrumpfen
zu Zwergen der Leuchtkraftklasse VII. Die Klassifikation mittels Spektral- und Leucht-
kraftklassen wurde von Morgan, Keenan und Kellmann entwickelt und wird daher tbli-
cherweise als MK-Klassifikation bezeichnet. (Herrmann 2001, S. 223)

Die Leuchtkraftklassen haben den praktischen Nutzen, dass sie in Kombination mit der
Spektralklasse erlauben die ,,absolute Helligkeit”“ eines Sterns abzuschéatzen, da die
Leuchtkraft eines Sterns zum einen von seiner Temperatur, und zum anderem von der
leuchtenden Flache (und damit seiner GroRe) abhangig ist. Die Helligkeit, die wir auf
der Erde messen, wird als scheinbare Helligkeit bezeichnet. Sie wird in ,,Magnitudo*
(mag) angegeben. Je kleiner ihr Wert, desto heller der Stern. Die scheinbare Helligkeit
die derselbe Stern, in ca. 310 Billionen km (= 10 sog. Parallaxensekunden, parsec, pc)

Entfernung hatte, definiert man als seine absolute Helligkeit. Kennt man sowohl absolu-
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te Helligkeit als auch scheinbare Helligkeit eines Sterns, so kann man daraus seine Ent-

fernung berechnen.

A 3.4.1.: Offne das Spektrum des Sterns SAO 23888. Versuche zunéchst mit den Stan-
dardspektren ,,Main Sequence* die ungeféhre Spektralklasse zu ermitteln (Tipp: Achte
besonders auf die Ca Il-Linien!). Wahle dann die passenden Leuchtkraftklassenstan-

dardspektren (,,Luminosity near XYZ*) und ermittle die Leuchtkraftklasse.

Allein die Betrachtung der Differenzkurve hilft hier nicht weiter. Be-
trachtet man die Ca Il-Linien, so kann man SAO 23888 =zwischen die
Spektraltypen MO und M5 einordnen (laut JSL-Index: M1). Entsprechend
wahlt man den Spectral Atlas ,Luminosity near M2“_. Der Stern sollte
dann ohne Probleme der Leuchtkraftklasse 1 zugeordnet werden konnen.

A. 3.4.2.: Versuche nun mit Hilfe der Tabelle in Anhang 1 (S.28) aus Leuchtkraft- und
Spektralklasse die absolute Helligkeit zu ermitteln. Die scheinbare Helligkeit ist m =

. m-M+5 . , .
9,23 mag. Berechne mit der Formel logD = — e die ungeféhre Entfernung D in
parsec.

9,23+5+5
Losung: M =-5mag ; D=10 5 »7180pc (CLEA(1), S-.20; Index zur JSL)

3.5. Hertzsprung-Russel-Diagramm

Die Bedeutung der
Leuchtkraftklassen .
lasst sich auch auf ‘H""”“"-"*"_*__,Wlar'
eine andere Weise | ' - '
gut verstehen.
Tragt man eine
genuigend groRe
Anzahl Sterne in
einem  Diagramm )
ein, dessen x-Achse Weike Zvr'w
die  Spektralklasse

(und damit die

)
(i

Spektraltyp

Temperatur) und
Abb. 8: Das Hertzsprung-Russel-Diagramm
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dessen y-Achse die Absolute Helligkeit (die in diesem Fall auf nicht mit Hilfe der
Leuchtkraftklasse ermittelt worden sein darf) darstellt, so erhalt man das in Abbildung 8
dargestellte Hertzsprung-Russel-Diagramm.Schnell erkennt man mehrere Zweige: Am
markantesten ist das diagonale Band, die sogenannte Hauptreihe (engl. ,,Main sequen-
ce”). Rechts oben befindet sich der sogenannte Riesenast, links unten, nahezu parallel
zur Hauptreihe der Zwergenast. Diese Aste lassen sich als Darstellung der Leuchtkraft-
klassen deuten. In der Hauptreihe befinden sich die Sterne der Leuchtkraftklasse V. Sie
haben n&herungsweise die gleiche Grélie. Da friihe Spektraltypen heif3er sind, und hei-
Rere Objekte starker leuchten, bilden die Sterne néherungsweise eine Gerade, die grob
die Proportionalitit zwischen absoluter Helligkeit und Temperatur darstellt. Der Riese-
nast verlauft jedoch nicht parallel zur Hauptreihe, fir ihn gilt diese Proportionalitét
nicht. Daran sieht man, dass keinesfalls ein fester mathematischer Zusammenhang zwi-
schen Leuchtkraftklassen, Temperatur und absoluter Helligkeit vorliegt. Es handelt sich
hier vielmehr um Erfahrungswerte, die erst nach langer Datensammlung aufgestellt

werden konnten.

Zusammenfassung:

1. Die Oberflachentemperatur eines Sterns lasst sich nicht eindeutig mit nur einer
Methode bestimmen.

2. Die Temperatur lasst sich aber recht einfach abschéatzen, da die Starke bestimm-
ter Spektrallinien von der Temperatur abhangig ist.

3. Je kuhler ein Stern ist, desto mehr Linien beinhaltet und desto unregelmafiiger
ist sein Spektrum. Dieser Zusammenhang ist die Basis der Harvard-Klassifikation.
4. Anhand der Breite der Spektrallinien kann man Sterne gleichen Spektraltyps in

Leuchtkraftklassen einteilen.
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4. Doppler-Effekt, Hubble, und die Expansion des Universums

4.1.\erschobene Spektren

In den Spektren, die wir bisher bearbeitet haben, haben sich alle Spektrallinien an den
Orten befunden, an denen man sie auch erwartet hatte. Das liegt daran, dass sie fur die
Simulation bearbeitet wurden, und ist in der Praxis nicht der Fall: Sieht man von der
Sonne ab, so befinden sich bei den meisten Sternen die Spektrallinien auf einmal an
Stellen, an denen es keine geben dirfte. Sterne die offenbar vom Spektraltyp O sind,
haben ihr Intensitditsmaximum auf einmal bei einer grofReren Wellenlange, als es fir
diese Temperaturen passen wiirde, etc. Die Gestalt der Spektren bleibt aber gleich. Es
macht also den Eindruck als waren die Spektren lediglich in den kurzwelligen blauen,

oder langwelligen roten Bereich verschoben.

4.2. Doppler-Effekt
Der Doppler-Effekt ist ein recht bekanntes

Wellenphdnomen: Nahert oder entfernt sich

die Quelle vom Beobachter, so andert sich

die beobachtete Wellenldnge. Die wahrge-

nommen Frequenz der Schwingung wachst,  Abb. 9: Der Doppler-Effekt; Der rote Pfeil
markiert die Bewegungsrichtung der Quelle

wenn sich der Erreger auf uns zu bewegt,

bzw. nimmt ab, wenn er sich entfernt. Im Alltag tritt dieser Effekt z.B. bei vorbeifah-

renden Autos auf: Nahert sich das Auto, so ist der Ton (und damit die Frequenz der

Schwingung) hoher als die des ruhenden Autos. Im Moment des Vorbeifahrens sinkt

dann die Frequenz sehr schnell und das Auto hat einen wesentlich tieferen Klang.

Das liegt daran, dass das Auto Schwingungen (also Wellenberge und -téler) mit glei-

cher Ausbreitungsgeschwindigkeit in alle Raumrichtungen aussendet. Entfernt sich

das Auto vom Betrachter, so muss jeder Wellenberg einen langeren Weg zum Betrach-

ter zurlicklegen als der zuvor ausgesandte, da die Entfernung stetig wéchst. Weil die

Ausbreitungsgeschwindigkeit gleich bleibt, misst der Betrachter zwischen zwei Wellen-

bergen also eine grofRere Zeit. Die Frequenz der Schwingung nimmt ab, das bedeutet

ihre Wellenldnge nimmt zu.

Dieser Effekt tritt fur alle Arten von Wellen auf, auch fir Licht. Entfernt sich z.B. eine

blaue Lampe mit hoher Geschwindigkeit, so erscheint ihr Licht ins Rote verschoben.
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Die Anderung der Wellenlange ist direkt proportional zur Geschwindigkeit, mit der
sich der Sender nédhert bzw. entfernt. Diese Geschwindigkeit bezeichnet man als Radi-
algeschwindigkeit. Bewegt sich der Erzeuger so, dass sich die Entfernung nicht &ndert,
so findet auch kein Doppler-Effekt statt, da seine Radialgeschwindigkeit gleich null ist.

4.3. Hubbles Entdeckung
Alle Sterne, die wir am Nachthimmel wahrnehmen, befinden sich in unserer Milchstra-

Re, also kosmologisch gesehen direkt in unserer ndheren Nachbarschaft. Lange Zeit
dachte man, dass unsere MilchstralRe die einzige Galaxie ware, da es technisch nicht
mdoglich war, in den anderen, weit entfernten Galaxien einzelne Sterne zu erkennen. Im
Jahr 1923 gelang es Edwin Hubble am Mount Wilson Teleskop, erstmals in der uns
nachsten Galaxie, dem Andromeda-Nebel, Einzelsterne zu beobachten, und die Ent-
fernung zum Andromeda-Nebel zu messen (Wikipedia). Damit war klar, dass unsere
MilchstralRe nur eine Galaxie von vielen ist, und dass die Entfernungen im Universum
weit groRer sind, als bis dahin angenommen. Hubble betrachtete auch die Spektren der
einzelnen Galaxien, und machte dabei eine Beobachtung, die unser Bild vom Univer-

sum bis heute bestimmt, und die wir im Folgenden versuchen, nachzuvollziehen.

Hierfiir benutzen wir das Programm ,,Hubble Redshift*, ebenfalls von CLEA. Die An-
meldung und der Start erfolgen wie bei der vorigen Simulation.
,.,Hubble Redshift* unterscheidet sich von ,,Stellar Spectra® in der Vorgehensweise:
Hier finden wir keine gespeicherten Spektren, sondern missen die Spektren selber mit
einem simulierten Teleskop aufnehmen.
Bedienung:
1. Man offnet die Kuppel mit ,,Dome*, und schaltet ,,Tracking* auf ,,On*‘.
2. Mit den Buttons ,,N,W,E,S* kann man das Teleskop bewegen.
3. ,,Set coordinates* offnet ein Fester, in dem man die Himmelskoordinaten eines
Objekts eingeben kann (,,Right ascension* = Rektazension, in Stunden angege-
ben; Declination = Deklination, in Grad; Beachte: Schreibe 1.3 statt 1,3)
4. Nachdem man auf ,,Change View* klickt, kann man mit ,,Take reading* das
Messfenster (Abb. 10) Offnen.
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Declination: 27d 47' 59.7" SignalfNoise: 3.3 Abb. 10

Die Messung erfolgt durch das Z&ahlen der Photonen der jeweiligen Wellenlange und
wird mit ,,Start/Resume Count* gestartet, bzw. mit ,,Stop Count** beendet.
Unterhalb des Spektrums angezeigte Informationen:
,.Integration (seconds)*, die Dauer der Messung.
»olgnal/Noise*: Ein Mal fur die Qualitdt der Messung, da man stets auch
Strahlung auffangt, die nicht vom Objekt stammt (engl. ,,Noise* = Larm). Die-
ser Wert sollte mindestens tber 10 liegen, um mit dem Spektrum arbeiten zu
kénnen. Bei leuchtschwachen Objekten kann das etwas langer dauern.

»Apparent Magnitude*: Die scheinbare Helligkeit des Objekts.

A 4.3.1.: Betrachte die Spektren der folgenden Galaxien:

Object Field Right Ascension Declination

Coma3 Coma Berenices 13h 01m 23,09s 27° 29’ 26,1
Umal-1 Ursa Major | 11h 50m 48,29s 55° 15’ 44,0’
Boot2 Bootes 14h 30m 35,18s 31° 35’ 10,8
CrBor2 Corona Borealis 15h 25m 19,06s 27° 35" 47,8”

Kannst du Ahnlichkeiten in der Gestalt feststellen?

Es sollte schnell auffallen, dass die Spektren von einem Linienpaar
dominiert werden. AuRerdem koénnte der Schiler bereits bemerken, dass
dieses Paar offensichtlich bei helleren Galaxien in einem kurzwellige-

ren Bereich ist als bei sehr schwachen Galaxien.
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Die Spektren der Galaxien sind sich sehr &hnlich. Sie sind von den beiden Call-Linien
geprégt, das entspricht dem Spektraltyp F (Herrmann 2001, S.114). Allerdings sind
auch sie verschoben. Als Erklarung bietet sich der Doppler-Effekt an. Man kann also
davon ausgehen, dass alle Galaxien nahezu die gleichen Spektren aussenden. Dies ist
nahe liegend, wenn man davon ausgeht, dass die Zusammensetzungen aller Galaxien
néherungsweise gleich sind. Das Spektrum einer Galaxie ist die Summe der Spektren
aller Einzelsterne. Wenn also alle Galaxien ungefahr die gleichen Anteile von bestimm-
ten Spektralklassen haben, missen auch die Spektren der Galaxien naherungsweise
gleich sein. AuRBerdem gehen wir im Folgenden davon aus, dass alle Galaxien ungefahr
gleich hell sind*. Dann ist die von uns gemessene scheinbare Helligkeit abhangig von

der Entfernung.

A. 4.3.2.: Nimm die Spektren erneut auf und miss die Wellenlangen der K- und H-
Linien von Ca Il. Mit ,,Record Meas.* 6ffnest du ein Fenster, in das du die Ergebnisse
eintragen kannst. Uber ,,File/Data/ReView* kannst du die Messwerte anschlieRend
gesammelt betrachten. Achte auf die scheinbaren Helligkeiten und die gemessenen

Wellenl&ngen. Siehst du einen Zusammenhang? Versuche, ihn zu deuten.

Im besten Fall findet der Schuler sofort das Hubble’sche Gesetz, zu-
mindest qualitativ, némlich dass die Sterne sich umso schneller ent-
fernen, je weiter sie von uns weg sind. Er sollte aber mindestens
feststellen, dass die Linien weiter ins Rote verschoben sind, je
schwacher die scheinbare Helligkeit ist, und daraus mit Hilfestellung
schlielen, dass das Ausmall der Rotverschiebung von der Entfernung ab-
hangig ist.

4.4. Die Ausdehnung des Universums

Wir haben in 4.3. gesehen, dass die Rotverschiebung einer Galaxie offenbar von der
Entfernung zu ihr abhdngig ist. Dies hatte auch Hubble nach seinen Beobachtungen auf
dem Mount Wilson festgestellt. Zwar kann man flr nahe Objekte, wie die Andromeda-
Galaxie eine Blauverschiebung feststellen. Diese Galaxie nahert sich uns also. Ab einer
bestimmten Entfernung fliegen aber alle Objekte von uns weg, und zwar umso schnel-

ler, je weiter sie entfernt sind. Dies ist eine wesentliche Stutze der Urknalltheorie,

! Eigentlich ermittelte Hubble die Entfernung mit Hilfe von bestimmten Sternen, deren absolute Hellig-
keit er auf anderem Wege berechnen konnte. Dass alle Galaxien gleich hell sind, ist lediglich in der ver-
wendeten Software der Fall.
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nach der das Universum vereinfacht gesagt in einer gewaltigen Explosion aus dem
Nichts entstanden ist, und noch heute alle Materie &hnlich den Trimmern dieser Explo-
sion vom Zentrum wegfliegt. Dieses Bild hat aber seine Mangel. So entfernen sich die
Objekte nicht nur von uns, sondern auch von jedem anderem Objekt, zumindest voraus-
gesetzt, sie sind weit genug voneinander entfernt. AulRerdem bewegen sich die Objekte
streng genommen nicht. Sie entfernen sich nur deshalb, weil der Raum zwischen den

Objekten expandiert.

4.5. Die Hubble-Konstante

Hubble stellte fest, dass der Zusammenhang zwischen Entfernung und Rotverschiebung

eine direkte Proportionalitat war. Er konnte aus seinen Messungen sogar den Propor-
tionalitatsfaktor ermitteln, der heute ihm zu Ehren Hubble-Konstante genannt wird.
Wir wollen nun versuchen, die Hubble-Konstante mathematisch aus unseren Beobach-

tungen zu ermitteln.

A. 45.1.: Ermittle einen Wert fir Hubble-Konstante, d.h. einen Wert H, fiir den gilt:
v =H xD, wobei v die Radialgeschwindigkeit ist, und D die Entfernung der Galaxie in
parsec. Folgende Informationen kdnnten hilfreich sein:
Zwischen scheinbarer Helligkeit m, absoluter Helligkeit M (jeweils in mag),
und der Entfernung D (in parsec) gilt folgende Beziehung:

M =m+5-5logD (Hinweis: Rechnung ohne Einheiten)

Die Absolute Helligkeit einer Galaxie sei M = -22,0[mag]
. . . . DI v . .
Fir die Rotverschiebung gilt folgende Beziehung: T:— ; Ermittle die
C

Radialgeschwindigkeit fiir beide Linien und bereche die Radialgeschwindig-
keit der Galaxie als Mittelwert.
Berechne flr jede Galaxie aus A 4.3.1. einen Wert flir H und bilde aus diesen Werten

einen Mittelwert. Stelle deine Ergebnisse in einem D-v-Diagramm dar.
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Messwerte:
Galaxie m K-Linie 3933,67A | H-Linie 3968, 74A
Coma3 12,45 4012A 4048A
Umal-1 14,62 4130A 4168A
Boot2 16,76 4446A 4484A
CrBor2 15,43 4209A 4247A
Berechnungen:

m-M +5 I I -1 V. 4V v

_ 5 _ _ "K,gem KO _ H,gem HO ~ = _ VH K . - v
D =10 TV = / XC; Vy = / xc av=———; H—D
KO HO
Coma3:
12,45+22,0+45

R _ 4012A-3933,67A ; )

Do, =10 5 » 7T7,6[Mpcl s Vi coma = x299792 % » 59701 ;

Coma

_ 4048A -3968,74A

H,Coma —

av » 59794« ;. H

Analog:
Umal-1: Hy,, =
Boot2: H

(ausfuhrliche Berechnung

hang)

3968,74A

5979k

km
s

3933,67A

12997921 5 5987 & ;

Coma — »
77,6Mpc

km

» 71—
Mpc

15010 k"
210Mpc

38980 »

km

» 69—

Boot2 —

210005}
CrBor2: He g,y = »

564Mpc Mpc

km
S

Mpc

306Mpc

im An-

Der Durchschnittswert betragt

km
s

Mpc

H=715
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der Spektren wurde vom Programm der

Wert 75,0 (im Diagramm als gestri-
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Abb. 11: D-v-Diagramm

chelte Linie eingezeichnet) verwendet. Die Abweichung ist zum einen

der Ableseungenauigkeit geschuldet, vor allem aber der Ungenauigkeit

der angegebenen scheinbaren Helligkeiten. Das Programm berechnet diese

aus der gegebenen Hubble-Konstante, der absoluten Helligkeit -22,0 mag

und einer festgelegten Rotverschiebung. Anschliellend wird aber noch
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eine zufallige Unsicherheit von bis zu 0,5 hinzugefigt, die sich, da

im Exponenten, stark auf die berechnete Entfernung auswirkt.

Boot2 hé&tte aufgrund der Geschwindigkeit eigentlich relativistisch be-
rechnet werden missen. Dies hatte aber eine niedrigere Geschwindigkeit
und daher eine noch groéRere Abweichung vom erwarteten Wert zur Folge.
In der Zusatzliteratur zur Software finden sich aulerdem keine Hinwei-
se, dass hier eine relativistische Rechnung ndtig gewesen ware. Das
Spektrum wurde hodchstwahrscheinlich vom Programm auf klassischem Wege
erstellt.

(CLEA(3), S. 10-11; CLEA(4), S. 5)

Die Hubble-Konstante als Quotient aus Radialgeschwindigkeit und Entfernung ist ein
MafR fir die Ausdehnungsgeschwindigkeit des Universums. Sie ermdglicht es aufer-
dem, die Entfernung extrem weit entfernter Objekte aus der Rotverschiebung zu
berechnen, da die Radialgeschwindigkeit ja direkt proportional zur Entfernung ist.

Weil insbesondere die Entfernungsmessungen sehr ungenau sind, ist inr Wert allerdings
immer noch recht unsicher. Mitte der 90er Jahre schwankte man noch zwischen 50 und
100. 1997 ergaben Messungen des Forschungssatelliten WMAP einen Wert von unge-
fahr 73,5 (+/- 3,2) (Spergel, Bolte, Freedman 1997). Aber auch in den letzten Jahren
wurden immer wieder abweichende Werte zwischen 50 und 80 veroffentlicht (Huchra
2007).

Die Bezeichnung ,,Hubble-Konstante“ ist irrefihrend. Man geht davon aus, dass ihr
Wert veranderlich ist, und sich zurzeit vergrofiert. Das bedeutet, dass die Expansion des

Universums beschleunigt wird. (Hasinger 2007)

Zusammenfassung:

1. Der Doppler-Effekt ermdglicht es, aus der Verschiebung der Spektrallinien die
Radialgeschwindigkeit des Objekts zu ermitteln.

2. Aus scheinbarer Helligkeit und absoluter Helligkeit eines Objekts lasst sich die
Entfernung errechnen.

3. Je weiter Galaxien von uns entfernt sind, desto schneller entfernen sie sich von

uns. Das deutet darauf hin, dass das Universum expandiert.
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5. Bemerkungen zum didaktischen Konzept

5.1. Kursziel

Ziel des vorliegenden Kurses ist es, dass der Kursteilnehmer nachvollziehen kann, wie
in der modernen Astronomie Informationen gewonnen werden. Wichtig ist dabei insbe-
sondere, dass der Schiler das VVorgehen wahrend der Durchfiihrung des Kurses versteht.
Es ist dann von untergeordneter Bedeutung, ob er die gewonnenen Erkenntnisse auch
nach dem Kurs noch im Kopf behdlt. Die Erkenntnis, dass auch er als Schiler in der
Lage ist, die Methoden der Spektroskopie zu verstehen und teilweise selbst anzuwen-
den, sollte in ihm Interesse fur die Astronomie wecken. AufRerdem soll er am Beispiel

der Spektroskopie die naturwissenschaftliche Erkenntnisgewinnung verstehen.

5.2. Vorgehensweise

Damit der Schiler zum einen die dargebotenen Inhalte gut nachvollziehen kann und
zum anderen mit den Methoden der Spektroskopie im Besonderen und denen der empi-
rischen Naturwissenschaften im Allgemeinen vertraut wird, steht am Anfang jedes
Themas soweit mdglich eine Beobachtung durch den Kursteilnehmer. Er soll die ihm
vorgelegten Spektren nach bestimmten Aspekten ordnen, miteinander vergleichen etc.
Im Idealfall kann er aus diesen Beobachtungen bereits GesetzmaRigkeiten aufstellen,
oder gar aus bekannten &hnlichen Phdnomenen eine Erklarung herleiten. Der anschlie-
Rende Theorieteil greift einen Hauptaspekt der Beobachtung heraus und versucht, ihn
mit Hilfe bereits bekannten Schulwissens zu erklaren. AnschlieRend folgen ggf. weitere
Aufgaben, in denen der Kursteilnehmer das Gelernte anwenden kann und aus denen
sich dann teilweise neue Fragen und unbekannte Phdnomene ergeben. Es ist natirlich zu
erwarten, dass der Schiler nicht genau die gewilinschten Besonderheiten findet, aber
gerade die Diskussion uber abweichende Ergebnisse oder Meinungen kann dem Ver-
standnis sehr forderlich sein.

In den abschlieBenden Zusammenfassungen werden insbesondere die fir nachfolgende
Kapitel wichtigen Erkenntnisse festgehalten.

Das Vorbild fur diese Vorgehensweise ist das JAHOU Curriculum on astronomical
spectroscopy, obgleich die Schiler dort nahezu samtliche Inhalte selbststandig erarbei-
ten. In Deutschland ist diese Form des selbststdndigen Arbeitens in der Schule noch
nicht verwurzelt, daher wird der Kursteilnehmer im vorliegenden Kurs ausfiihrlicher

angeleitet.
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5.3. Themenauswahl

Ausgehend vom Kenntnisstand eines Elftklasslers stellen die ersten beiden Kapitel
Grundlagen der Spektroskopie vor und beschreiben, wie man mit Spektren umgeht. In
Kapitel drei wird auf den Zusammenhang zwischen Temperatur und Spektrum einge-
gangen, da dieser Zusammenhang die Grundlage fur die Harvard-Klassifikation ist. An-
schlieBend wird mit den Leuchtkraftklassen die MK-KIassifikation komplettiert. Diese
bietet die Basis fiir viele weitere Folgerungen Uber absolute Helligkeit und Entfernung
und ist dadurch ein Musterbeispiel fiir die Vielseitigkeit der Spektroskopie. Der folgen-
de Exkurs Uber das Hertzsprung-Russel-Diagramm veranschaulicht noch einmal die
Leuchtkraftklassen. Darber hinaus gehort das HRD zu den Basics der Astronomie.

Das vierte Kapitel beschreibt die Bedeutung der Spektroskopie fur die Kosmologie und
behandelt eines der spannendsten Themen der modernen Physik. Gerade hier kann der
Kurs nach Einschatzung des Autors wirklich seinem Ziel gerecht werden, da sicherlich
jeder schon einmal von der Ausdehnung des Universums gehort hat, aber nur wenige
verstehen, was damit gemeint ist, und nachvollziehen kénnen, woher man ,,das alles*
weill. Zumindest in Bezug auf letzteres sollte das vierte Kapitel Abhilfe schaffen, da
hier der Kursteilnehmer mit Hilfestellung die wichtigsten Beobachtungen macht, und zu

guter Letzt sogar die Hubble-Konstante berechnen kann.

5.4. Gestaltung des Arbeitsmaterials

Abhéngig davon, ob der Kurs von einem Dozenten geleitet oder im Selbststudium be-
nutzt wird, fallt das Arbeitsmaterial flr den Kursteilnehmer unterschiedlich aus. Ab-
schnitte, die Uberwiegend theoretischen Inhalts sind, und in denen der Schiler sich die
Inhalte nicht selbst erarbeitet, sollten vom Dozenten, sofern vorhanden, prasentiert wer-
den und dann nicht im Arbeitsmaterial auftauchen. Hier hat der Dozent die Moglichkeit
Schwerpunkte zu setzen. Sollte der Kurs im Selbststudium benutzt werden, so mussen
lediglich die die Losung der Aufgaben betreffenden Bemerkungen entfernt und dem

Kursteilnehmer nur zur Kontrolle verfligbar gemacht werden.
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Anhang 1:Tabelle: Spektraltyp und Absolute Helligkeit
(Ubernommen von CLEA(1), S. 23)

Leuchtkraftklasse V, Hauptreihe Leuchtkraftklasse I11, Riesen
Spektraltyp M Spektraltyp M
05 -5,8 GO +1,1
BO 4,1 G5 +0,7
B5 -11 KO +0,5
A0 +0,7 K5 -0,2
A5 +2,0 MO -0,4
FO +2,6 M5 -0,8
F5 +3,4
GO +4,4
G5 +5,1
KO +5,9
K5 +7,3
MO +9,0
M5 +11,8
M8 +16,0

Leuchtkraftklasse I, Uberriesen

Spektraltyp M
BO -6,4
FO -6,2
GO -6
G5 -6
KO -6
K5 -5
MO -5
M5 -5
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Anhang 2: Spektren zu Aufgabe 3.2.1 (S. 13)
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Anhang 3: Spektren zu Aufgabe 3.4.1. (S.17)
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Anhang 4: Mathematische Ausfiihrungen zu Aufgabe 4.5.1. (S. 23)
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Anhang 5: Spektrum einer Galaxie (zu A. 4.3.1.; S. 21)

4 Reticon Spectrometer Reading
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Apparent Magnitude [¥]: 12.45 Photon Count: 1145308
Right Ascension: 13h 01m 22.75s HAvg. per Channel: 1910
Declination: 27d 29" 34.6" Signal/Noise: 43.6

Die Linien im Bereich zwischen 4000A und 4100A sind die beiden Ca Il-Linien, wobei
die linke die K-Linie und die rechte die H-Linie ist. Die Spektren der anderen Galaxien
weisen lediglich andere Rotverschiebungen und andere scheinbare Helligkeiten auf,

sehen aber ansonsten gleich aus.
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