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Einleitung

Bereits seit meiner Kindheit war ich von Astronomie und dem Kosmos begeistert. Im Rahmen des
MINT Differenzierungskurses beschaftigte ich mich zum ersten Mal intensiver in dem Gebiet. Fur
einen Vortrag wahlte ich das Thema ,Entwicklung von Sternen®. Dieser Vortrag weckte mein Interesse
an der Thematik, und so erstellte ich auch eine Prasentation fir ,Jugend Prasentiert’ unter der
Fragestellung ,Wie entwickelt sich unsere Sonne?“. Darauffolgend entwickelte ich den Vortrag fir ein
Drehtlrprojekt weiter.

Um die Moglichkeit zu bekommen, mich auch im praktischen Bereich mit Astronomie
auseinanderzusetzen, wahlte ich in der Q1 den Projektkurs Astronomie. Weil ich mich bereits
ausfuhrlich mit der Entwicklung der Sonne, also einem massearmen Stern beschéftigt habe, hatte ich
vor die Projektarbeit tiber einen massereichen Stern und seine Entwicklung zu verfassen.

Im Laufe der Recherche stiel3 ich auf den Stern Beteigeuze, welcher flir astronomische Verhaltnisse
bald in einer Supernova explodieren wird. Ein weiterer Grund sich mit diesem Stern zu beschéaftigen
war es, dass er im Winter am Himmel steht und so ideal beobachtet werden kann. Allein durch das
Licht, welches Beteigeuze ausstrahlt, kann mithilfe der Spektroskopie auf die chemische
Zusammensetzung, die Temperatur, die Spektralklasse etc. geschlossen werden. Im praktischen Teil
der Projektarbeit wird ein Spektrum von Beteigeuze aufgenommen, kalibriert und ausgewertet. Ziel
ist es anschlieRend die einzelnen Spektrallinien und —banden zu analysieren und somit etwas tber
die chemische Zusammensetzung des Sterns zu erfahren. Im theoretischen Teil wird sich auf die
Entwicklung und die momentanen Forschungen beziiglich Beteigeuze bezogen.

1 Titelbild: https://www.eso.org/public/images/potwl1726a/; Herkunftsnachweis: ALMA (ESO/NAOJ/NRAO)/E. O'Gorman/P.
Kervella
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1 Grundlagen

1.1 Was ist ein Stern?

Ein Stern ist eine massereiche glihende Plasmakugel, welche wir von der Erde nur als hellen Punkt
am Himmel erkennen. Sterne gewinnen ihre Energie aus der Kernfusion.?

1.2 Kernfusion
1.2.1 Allgemein

Generell ist die Kernfusion oder Kernverschmelzung ein Prozess, bei welchem mehrere Atomkerne
zusammenstol3en und zu schwereren Atomkernen verschmelzen (auch Fusionieren genannt). Bei
Sternen unterschiedlicher Masse kommt es zu unterschiedlichen Fusionsstadien (siehe Kapitel 3.
\Wie entwickeln sich Sterne?‘). Der Fusionsprozess ist mdglich, wenn in Sternen die Temperatur so
hoch ist, sodass sich Atomkerne und Elektronen trennen und ein Plasma entsteht. Die Teilchen
bewegen sich auf’erdem mit einer sehr hohen Geschwindigkeit, weshalb sie immer wieder
zusammenstol3en und fusionieren. Normalerweise stof3en sich die positiv geladenen Teilchen ab.
Deshalb ist es fur eine Kernverschmelzung ndétig, dass sich die beiden Atomkerne so nah kommen,
dass die sogenannten Kernkréafte wirken. Diese Kernkrafte halten in Atomen den Kern zusammen
und sind die einzigen Krafte, die die elektromagnetische AbstoRung zwischen zwei Teilchen
tberwinden kénnen. Diese Kraft wird auch als Starke Kraft bezeichnet. Durch die Starke Kraft werden
auch die beiden positiv geladenen Kerne bei der Kernfusion letztendlich zusammengehalten, wenn
die beiden Atomkerne nah genug aneinander kommen. Deshalb ist es noétig, dass eire genligend
hohe Temperatur und Druck vorhanden sind.

1.2.2 Der Proton-Proton-Zyklus

Die Fusion des Wasserstoffs zu Helium geschieht unter anderem @ @H HE @
durch den sogenannten Proton-Proton-Zyklus (auch Proton-Proton-
Kette genannt), welcher auch zurzeit mit dem CNO-Zyklus (siehe h14 4
Abschnitt 1.2.3 ,Der CNO- Zyklus®) in unserer Sonne stattfindet. Diese ¢ J'I ¥ [ JT v
Fusion lauft in unterschiedlichen Schritten ab. Beim ersten Schritt

verschmelzen zwei Protonen miteinander und es entstehen ein H@ @+ H@ ¢£H
Neutrino, ein Positron und ein Deuteriumkern. Das Neutrino und das W Y
Positron springen ab und werden flr spatere Fusionen nicht mehr ,1 l’\
bendtigt. Daraufhin fusioniert der Deuteriumkern mit einem weiteren v’ “y
Proton. Bei diesem Prozess entsteht unter Ausstrahlung von &\’He ’HE’
Gammastrahlung ein Helium-3-Kern. Fur die dritte Fusion
verschmelzen zwei Helium-3-Kerne. Hier werden wieder zwei AR

Protonen frei und das letztendliche Endprodukt ist ein normaler S
Helium-4-Kern. Diese Fusion lauft auch zurzeit im Kern unserer
Sonne ab. Insgesamt fusionieren in der Sonne pro Sekunde 600
Millionen Tonnen Wasserstoff zu 596 Tonnen Helium. Wie es zu |, ...~
diesem Massenunterschied kommt, wird im Abschnitt 1.2.6
,Massendefekt der Kernfusion / Warum wird durch Kernfusion

Energie freigesetzt?“ erlautert. lelzildung 1: Proton-Proton-
yklus

1.2.3 Der CNO-Zyklus Quelle:

: . https://upload.wikimedia.org/wikipedia/c
Qer Koh_Ienstoff—Stlckstoff—Sauerstoff—ZyI_<Ius (kurz CNQ—ZykIus) ISt mons/thumb/7/78/FusionintheSun sy
eine weitere Form der Wasserstofffusion. Im Vergleich zu dem g/421px-FusionintheSun.svg.png
Proton-Proton-Zyklus beschreibt er jedoch nicht die direkte Fusion
von Wasserstoffkernen, sondern einen etwas komplizierteren

Prozess, bei welchem auch Helium entsteht.

2 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, S. 1130.
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In der Sternenmaterie sind neben Wasserstoff- und Heliumkernen auch Kohlenstoff-, Stickstoff und
Sauerstoffkerne vorhanden, welche fir diesen Fusionsprozess bendtigt, jedoch dabei nicht
verbraucht werden. Sie wirken nur als Katalysatoren fir die Reaktion.

éﬁo N /B/C@ Reaktionsmechanismus:
‘7}?%% “C+'H — BN +y +1,95MeV

BN - 18C + e" + ve + 1,37 MeV

@ rroon Y Photon BC+H - ¥N+y+7,54 MeV
? Neutron V  Neutrino 14N + 1H - 150 + Y + 7’35 MeV

Positron

Abbildung 2: CNO-Zyklus

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/5/53/CNO_Cycle-de.svg

1.2.4 Der Drei-Alpha-Prozess und andere Heliumreaktionen

Die Fusion von Helium zu Kohlenstoff wird als Drei-Alpha-Prozess bezeichnet. Zunéachst einmal
prallen zwei Heliumkerne aufeinander, es entstehen ein Gammaquant und ein Berylliumkern. Der
Berylliumkern ist sehr instabil und zerféllt schnell wieder. So muss es zu einem Aufprall zwischen
dem Kern und einem weiteren Heliumkern innerhalb von 10~1¢ Sekunden (also der Zerfallszeit)
kommen. Bei diesem Prozess wird erneut Gammastrahlung freigesetzt und das letztendliche
Endprodukt ist ein Kohlenstoffkern. Zudem kann es in Sternen, in welchen die Heliumfusion begonnen
hat, zu Fusionen zwischen Kohlenstoff- und Heliumkernen kommen. Diese Fusion fihrt zu
Sauerstoffkernen, welche wiederum erneut mit Heliumkernen zusammenstof3en kdnnen. Diesem
Schema nach kdnnen somit auch schwerere Kerne, bis zu Neon, entstehen. Fir Reaktionen mit
Helium wird eine Temperatur von ca. 100 Mio. K benétigt.

%’ @%’

IZC

0 Proton Y Gamma Ray

Abbildung 3: Der Drei-Alpha-Prozess

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/5/5d/Triple-Alpha_Process.svg
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1.2.5 Weitere Fusionsprozesse

Zudem kommt es in Sternen mit hoherer Temperatur zu Fusionen zwischen schwereren Kernen.
Wenn beispielsweise zwei Kohlenstoff-12-Kerne miteinander fusionieren, so entsteht ein Magnesium-
24-Kern, welcher jedoch instabil ist. Die Zerfallsprodukte sind von den genauen
Temperaturverhaltnissen abhéngig, welche in dem Stern herrschen, da es unterschiedliche
Zerfallsmoglichkeiten gibt. Zum Beispiel kann der Magnesiumkern in einen Natrium-23-Kern und
einem Proton oder zu einem Neon-20-Kern und einem Alphateilchen zerfallen. Zudem kommt es ab
einer Temperatur von 1 Mrd. K zu Sauerstofffusionen, bei welchen zum Beispiel Phosphor- oder
Siliziumkerne entstehen kdnnen. Zuletzt (ab einer Temperatur von 2 Mrd. K.) sind Siliziumreaktionen
moglich. Nach einer Temperatur von 5 Mrd. K sind keine Fusionen mehr moglich und es finden nur
noch Kernzerlegungen durch Strahlungsabsorption statt, wodurch jedoch keine Energie freigesetzt,
sondern nur verbraucht wird.?

1.2.6 Massendefekt der Kernfusion / Warum wird durch Kernfusion Energie freigesetzt?

Durch die Kernfusion wird Energie in Form von Bindungsenergie freigesetzt. Die Bindungsenergie
entspricht der mindestens aufzubringenden Energie, um einen Atomkern in seine Nukleonen zu
zerlegen. Wie in Abbildung 4 zu erkennen ist, nimmt die Bindungsenergie pro Nukleon bis zu Eisen-
56 zu, erreicht dort einen Hochpunkt und sinkt danach wieder. Energie wird frei, wenn zwei Kerne
verschmelzen oder ein Kern gespalten wird und das Endprodukt ndher an dem Maximum der
Bindungsenergie liegt als die Ausgangsbestandteile an dem Maximum der Bindungsenergie liegen.
Somit ist bei der Kernfusion die Masse der Ausgangsbestandteile groRRer als die Masse des
letztendlichen Produkts, da die Massendifferenz in Form von der Bindungsenergie freigesetzt wird.
Dieser Massenunterschied wird als ,Massendefekt® bezeichnet. Beispielsweise betragt die Masse
von vier Protonen (Ausgangsbestandteile beim Proton-Proton-Zyklus) 6,69 * 10727 kg, ein einzelner
Helium-4 Kern hat jedoch eine Masse von 6,643 = 10727 kg. Diese Massendifferenz 0,047 = 10727 kg
wird nach der Einstein’schen Formel E = mc? in Energie umgewandelt. Bei einer Fusion von
Wasserstoff zu Helium werden somit 4,22 = 10712 | freigesetzt. 4°

Rechnung: E = 0,047 * 10727 ¥ 299.792.458% | ~ 4,22 * 10712 |
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Abbildung 4: Mittlere Bindungsenergie in Bezug auf die Massezahl

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/5/53/Binding_energy_curve -_common_isotopes.sva/671px-
Binding_energy_curve_-_common_isotopes.svg.png

3 Die Informationen Zum Absatz LKernfusion® sind aus folgenden Quellen entnommen:
J. Grehn, J. Krause (2012): “Metzler Physik 12 Astrophysik®, Bildungshaus Schulbuchverlage, S.56-59; Harald Lesch
(Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 701-705 sowie Helmut
Zimmermann, Joachim Gurtler (2008): ,ABC Astronomie®, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 77-80.

4 Zusétzlich fur diesen Unterpunkt herangezogene Quelle: Helmut Zimmermann, Joachim Girtler (2008): ,ABC
Astronomie®, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 43.

5 Zusatzlich fur diesen Unterpunkt herangezogene Quelle: Helmut Zimmermann, Joachim Gurtler (2008): ,ABC
Astronomie®, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 43.
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2 Klassifizierung von Sternen
2.1 Was ist ein Spektrum?

Ein elektromagnetisches Spektrum stellt die Sternintensitat in Abhangigkeit von der Wellenlange dar.
Spektren werden genutzt, um Sternenlicht genauer untersuchen zu kénnen und um zum Beispiel
Ruckschlusse auf die chemischen Bestandteile zu ziehen. Licht wird in verschiedene Strahlungsarten
eingeteilt. So befindet sich beispielsweise das fiir den Menschen sichtbare Licht im
Wellenlangenbereich zwischen 400nm und 700nm. Verschiedene Wellenlangen dieses Bereiches
werden als verschiedene Farben wahrgenommen. So reicht der Farbbereich des sichtbaren Lichts
von violettem bis zu rotem Licht. Es gibt auch elektromagnetische Strahlung, welche fir den
Menschen nicht sichtbar ist. Den Bereich unter 380nm bezeichnet man als ultraviolette Strahlung und
den Bereich genau Uber 750nm als infrarote Strahlung. In Abbildung 5 sind die restlichen
Strahlungsbereiche zu erkennen.
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Abbildung 5: Elektromagnetische Strahlungsbereiche (oder auch elektromagnetisches Spektrum)

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/3/30/EM_spectrumrevised. png/800px-EM_spectrumrevised.png

Licht wird emittiert oder absorbiert, wenn ein Elektron
Energie abgibt, bzw. aufnimmt. Das Atom wird von einem
Energiezustand in einen anderen versetzt wird. Nach dem
sogenannten Bohrschen Atommodell setzt sich ein Atom aus
einem Kern mit Protonen und Neutronen sowie aus
mehreren Schalen, auf welchen sich die Elektronen
befinden, zusammen. Wenn ein Elektron eine bestimmte
Menge von Energie aufnimmt, wird das Atom in einen
angeregten Zustand versetzt. Dadurch bewegt sich das
Elektron von seiner anfanglichen Elektronenschale auf eine
hohere Schale. Kurz danach springt es jedoch wieder zu
einem niedrigeren Energiezustand. Die Energiedifferenz der
Schalen wird in Form von elektromagnetischer Strahlung, i
also Licht, freigesetzt. Je hoher die Differenz der beiden '
Energieniveaus ist, desto kirzer ist die Wellenlange des

Lichts. Wenn ein Elektron an kein Atorp gebunde'n'lst, kann Abbildung 6: Die Balmer Serie des Wasser-
es S_trahlung_verschlgde_nster Wellenlangen emittieren, da ¢« im vereinfachten Bohrschen Atom-
es nicht an die Energieniveaus der Atomschalen gebunden o

ist. Sobald es sich jedoch auf einer Schale eines Atoms

befindet, kann nur Licht spezifischer Wellenl&ngen entstehen.
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Wird das ausgestrahlte Licht von Sternen in Form eines Spektrums aufgespalten, erkennt man ein
sogenanntes Absorptions- und Emissionslinienspektrum. Im dichten und heiRen Kern der Sterne
befinden sich freie Elektronen, welche Licht verschiedenster Wellenlangen emittieren. Dadurch
entsteht ein kontinuierliches Spektrum (siehe Abbildung 8). Wenn dieses durch das kuhlere Gas
aul3erhalb des Kerns dringt, werden Photonen (bzw. bestimmte Wellenlangen der Strahlung) von
Elektronen fiir Ubergange absorbiert. Die Energie der Wellenlange muss genau der Energiedifferenz
des Sprungs des Elektrons entsprechen. Das Elektron springt wieder auf seinen Grundzustand,
jedoch wird das so entstandene Licht durch spontane Emission in unterschiedliche Richtungen
abgestrahlt. So wird nur ein Bruchteil in die Ausgangsrichtung des ,vorherigen® Lichts abgegeben.
Diesen Vorgang erkennt man in Abbildung 7. So entsteht ein Absorptionsspektrum.

Abbildung 7: Vorgange im Inneren des Sterns: Das Absorptionsspektrum

An den absorbierten Stellen im Spektrum ,fehlt* dann die Wellenlange des Lichts und man erkennt
dunkle Absorptionslinien. Jedes chemische Element ist flr spezifische Absorptionslinien
charakteristisch. Man definiert so Serien fir bestimmte Atome (zum Beispiel die Balmer-Serie des
Wasserstoffs, sieche Abbildung 9). In Molekilen hingegen liegen aufgrund von Molekilschwingungen
viele absorbierbare Energiewerte nah aneinander, weshalb dunkle Bereiche dicht aneinander
liegender Absorptionslinien entstehen. Diese werden als Absorptionsbanden bzw. Spektralbanden
bezeichnet. Anhand der Spektrallinien und Spektralbanden kann man daraufhin feststellen, welche
chemischen Elemente bzw. Molekiile im Stern vorhanden sind. 7

Abbildung 8: Kontinuierliches Spektrum

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/6/6a/Spectral_lines_en.PNG

Abbildung 9: Absorptionsspektrum, Balmer-Serie des Wasserstoffs

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/6/6a/Spectral_lines_en.PNG

6 Helmut Zimmermann, Joachim Gurtler (2008): ,ABC Astronomie®, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 386f
7 Unterlagen von Herrn Winkhaus aus dem Kurs ,Spektroskopie — Fingerabdruck eines Molek(ils*
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2.2 Spektralklassifikation

Sterne werden verschiedenen sogenannten Spektraltypen/-klassen zugeordnet, mithilfe welcher man
auf den physikalischen Zustand der Atmosphére der Sterne schlieRen kann. Die Spektraltypen
basieren auf dem Aussehen des Sternspektrums und somit der Anzahl und Intensitat der
Spektrallinien. Dieses ist vor allem von der Temperatur eines Sterns abhéngig. Das sogenannte
Planck’sche Strahlungsgesetz besagt, dass je hoher die Temperatur ist, desto weiter verschiebt sich
das Energiemaximum der von dem Stern ausgehenden elektromagnetischen Strahlung in den
kirzeren Wellenlangenbereich. Zudem entstehen bei einer hohen Temperatur mehr ionisierte Atome
und ihr Anregungsgrad nimmt zu. Infolge dessen gibt es in den Spektren heil3erer Sterne mehr Linien
ionisierter Atome, in kihleren Sternen hingegen haufiger Molektlbanden. Die Bezeichnungen der
unterschiedlichen Spektralklassen lauten mit absteigender Temperatur OBAFGKM. Der gangigste
Merksatz dazu lautet ,Oh Be A Fine Girl, Kiss Me“. Zur weiteren Differenzierung werden an den
Spektraltyp mit abnehmender Temperatur die Dezimalzahlen 0 bis 9 angefligt. Zusatzlich gibt es auch
Nebenfolgen mit den Spektralklassen S, R und N. Aus dem Aussehen des Sternspektrums kann
aufRerdem auf die Leuchtkraft des Sterns geschlossen werden. Um diesen Faktor miteinzubeziehen,
wird bei der Spektralklassifikation nach der Spektralklasse eine romische Ziffer hinzugefigt (von | bis
V). 8910

Os5v 4500 S000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

Hi Hy Hp Na Ho.

‘

B2l 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Hs '~ Hy Hp N2 Ho.

A2i  asw0 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Hs 'y He Na Ho.

F2Ill 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

G5lll 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

Na

4500 SDUﬁ ss0 ﬁ[IIJU 65!]0 7000 7500 8000 8500

4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Hs  Hy Hp

Mov 4500 S000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

Hs ~ Hy Hp Na Ho.
Abbildung 10: Spektren der verschiedenen Spektralklassen

Anmerkung: Leuchtkraftklassen werden in grof3en rémischen Buchstaben geschrieben, dies ist in der Abbildung
falschlicherweise nicht der Fall. (Quellen: https://commons.wikimedia.org/wiki/File:O5v-spectre.png?uselang=fr,
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:B2ii-spectra.png?uselang=fr, https://commons.wikimedia.org/wiki/File:A2i-
spectrum.star.png?uselang=fr, https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/4/4e/F2iii-spectrum.star.png?uselang=fr,
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:G5iii-spectrum.star.png?uselang=fr, https://commons.wikimedia.org/wiki/File:K4iii-
spectre.png?uselang=fr, https://commons.wikimedia.org/wiki/File:MOQiii-spectre.png?uselang=fr,
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:M6v-spectre.png?uselang=fr)

8 Harald Lesch (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S.1130
9 J. Grehn, J. Krause (2012): ,Metzler Physik 12 Astrophysik®, Bildungshaus Schulbuchverlage, S. 92f
10 Helmut Zimmermann, Joachim Girtler (2008): ,ABC Astronomie”, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 382-85
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Im Folgenden wird mithilfe eines Flussdiagramms aus dem Werk ,Analyse und Interpretation
astronomischer Spektren“ verfasst von Richard Walker (siehe Abbildung 11) erlautert, wie man
mithilfe eines Sternenspektrums den Spektraltypen des Sterns abschatzen kann.

Version 2
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vorhanden? vorhanden? 0
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Abbildung 11: Flussdiagramm zur Bestimmung der Spektralklasse

Quelle: Kursunterlagen Sternspektroskopie

Zunachst wird danach gefragt, ob die Balmerlinien vorhanden sind. In dem Flussdiagramm wird die
Balmerlinie Hy bei 4340 A (siehe ,verwendete Linien®) untersucht. Falls diese nicht zu identifizieren
ist, die Fraunhofer H und K Linien des Calciums jedoch vorhanden sind, handelt es sich um die
Spektralklasse K oder M. Sind weder die Balmerlinien, noch die Fraunhofer H und K Linien zu
erkennen, so handelt es sich bei dem betrachteten Stern um einen mit dem Spektraltyp O.

Wird die erste Frage nach den Balmerlinien hingegen mit ,ja“ beantwortet und die H und K Linien sind
nicht vorhanden, lasst sich auf die Spektralklasse B schliel3en. Im Falle eines Spektrums, in welchem
man die Balmerlinien sowie die H und K Linien identifizieren kann, kommt es zu einer neuen
Verzweigung. Es wird nach dem Wert von K/Hy, also dem Verhaltnis ihrer Intensitaten gefragt. Die
Intensitat der Spektrallinien wird durch die sogenannte Peak-Intensitat berechnet. Diese entspricht
der Intensitat | der Absorptionslinie (Scheitelpunkt der Spektrallinie subtrahiert von dem
Kontinuumsniveau |¢) dividiert durch das Kontinuumsniveau ¢ selbst (siehe Abbildung 12). Wird also
nach dem Wert K/Hy gefragt, so ist der Quotient der jeweiligen Peak-Intensitaten gesucht.
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Abbildung 12: Berechnung der Peak-Intensitat
Quelle: Kursunterlagen Sternspektroskopie

Ist dieser Wert kleiner als eins, so lasst sich der Stern einem Spektraltyp zwischen AO und A5
zuordnen. Falls er genau eins entspricht, also die Intensitaten der Spektrallinien K und Hy gleich grof3
sind, ist die Spektralklasse A5. Falls keine dieser beiden Bedingungen zutrifft, also wenn der Quotient
groRer als eins ist, lasst sich schlieRen, dass ein Spektraltyp spater als A5 vorliegt.

Im nachsten Schritt wird der Wert von Hy dividiert durch Fe | (also der Quotient der Intensitaten)
berechnet, wobei die Spektrallinie Fe | bei 4340 A liegt. Ist die Intensitat der Absorptionslinie Fe |
groler, als die der Balmerlinie Hy, so hat der betrachtete Stern einen Spektraltyp spater als G5. Ist
das Gegenteil der Fall (also das Divisionsergebnis gro3er als eins), ist die Spektralklasse zwischen
A6 und F. Zuletzt gibt es noch die Mdglichkeit, dass die Intensitaten identisch sind. In diesem Fall
kann ein Spektraltyp zwischen GO und G4 festgestellt werden.

Auf diese Art und Weise lasst sich anhand eines Sternenspektrums auf den Spektraltyp des Sterns
schlieBen. Dieses Flussdiagramm wird im Kapitel 8. ,Auswertung® fir die Feststellung der
Spektralklasse von Beteigeuze verwendet.

2.3 Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (auch abgekirzt HR-Diagramm oder HRD) verbindet den
Spektraltyp (und somit auch die Oberflachentemperatur) mit der Leuchtkraft der Sterne und wird
genutzt, um die Entwicklungsverteilung der Sterne zu veranschaulichen. Das Diagramm wurde im
Jahr 1913 von Henry Norris Russell mit Hilfe von Ejnar Hertzsprungs Arbeiten entwickelt. Abgesehen
von dem HRD gibt es noch weitere Gattungen des Diagramms, auf die an dieser Stelle jedoch nicht
eingegangen wird.

Auf der horizontalen Achse wird der Spektraltyp (nach der im vorherig beschriebenen
Spektralsequenz) und auf der vertikalen Achse die Leuchtkraft aufgetragen. Mit Leuchtkraft ist bei der
urspriinglichen Variante des Diagramms die absolute Helligkeit gemeint, welche einheitlich die
Sternhelligkeit in 10pc Entfernung angibt. Das Diagramm gibt keine direkten Informationen Uber den
Radius der betrachteten Sterne. Wenn jedoch zwei Sterne die gleiche Oberflachentemperatur
besitzen, kann einer der beiden Sterne nur eine héhere Leuchtkraft haben, falls er einen gré3eren
Radius hat. Daraus lasst sich schlie3en, dass der Radius eines Sterns (von links unten nach rechts
oben) mit wachsender Leuchtkraft zunimmt.

Auffallend ist, dass die Sterne nicht gleichmaRig im HR-Diagramm verteilt sind. Besonders viele
Sterne befinden sich auf einer Linie von rechts unten nach links oben, welche auch als die Hauptreihe
bezeichnet wird. Dies kommt daher, dass sich Sterne etwa 90% ihres Lebens im Hauptreihenstadium
befinden. Zu dieser Zeit findet im Inneren der Sterne die ruhige Fusion von Wasserstoff zu Helium
statt (siehe Abschnitt 1.2 ,Kernfusion®), weshalb sie wéahrenddessen recht stabil sind. Die
Hauptreihensterne haben die Leuchtkraftklasse V. Abgesehen von der Hauptreihe gibt es weitere
Gruppierungen. Oben rechts befinden sich die Uberriesen (zu welchen zurzeit auch Beteigeuze
gehort), die die Leuchtkraftklasse | haben. Unter den Uberriesen sind die Riesensterne
(Leuchtkraftklassen I, 1ll). Die Sterne der Gruppierung links unterhalb der Hauptreihe werden als



WeilRe Zwerge bezeichnet (Leuchtkraftklasse VII). Es gibt jedoch auch Sterne, die keiner dieser
Hauptgruppen zugehoren und sich zwischen den Gruppierungen befinden 1121314,

Die in diesem Diagramm eingetragenen Sterne befinden sich nur zu dem momentanen Zeitpunkt an
dieser expliziten Stelle im HRD. Somit ist die in Abbildung 13 dargestellte Situation nur eine
Momentaufnahme. Im Laufe des Lebens eines Sterns befindet er sich an unterschiedlichen Stellen
im HRD. Das Diagramm ist somit dynamisch und veréandert sich Uber die Zeit hinweg.

=
s
o
o
L
P~
7
o
c
E

Barnara's Star ® 01 W
* Ross 1238

Woll 350
Proxma Centaun *

DX Cancel *

10,000 6,000 3,000

surface temperature (Kelvin)

Abbildung 13: Hertzsprung-Russell-Diagramm
Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/1/17/Hertzsprung-Russel StarData.png

! Harald Lesch (Herausgeber) (2011), ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 745ff
12 Helmut Zimmermann, Joachim Giirtler (2008): ,ABC Astronomie®, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 121f

13 hitps://astro.uni-bonn.de/~deboer/sterne/hrdtxt.html (Zugriff am: 28.11.18)

14 https://www.spektrum.de/news/ein-kosmisches-periodensystem/1118086 (Zugriff am: 28.11.18)
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3 Wie entwickeln sich Sterne?

Allgemein ist die Entwicklung eines Sterns nach der Sternentstehung von der Sternmasse abhangig.
Je nachdem, welche Masse der Stern hat, durchlauft er unterschiedliche Stadien, da er, abhangig
von der Masse, verschiedene Atomkerne fusionieren kann. Deshalb wird allgemein zwischen
massearmen Sternen (<2 MO), Sternen mittlerer Masse (2-8 M©®) und massereichen Sternen (>8
MQO) differenziert 15.

3.1 Sternentstehung

Sterne entstehen in sogenannten Molekilwolken, die so kalt sind, dass die Atome Molekilbindungen
eingehen (etwa 10K-30 K). Ihre Dichte betragt 300 Molekiile pro Kubikzentimeter. In diesen Wolken
kommen Wasserstoffmolekiile (also H;) am haufigsten vor. Zudem befinden sich in den
Molekulwolken auch schwerere Elemente als Helium, welche jedoch nur etwa 1% der Masse der
Wolken ausmachen. Diese werden auch als interstellarer Staub bezeichnet. In unserer Milchstral3e
entstehen pro Jahr im Durchschnitt 2 bis 3 Sterne pro Jahr. Eines der bekanntesten sogenannten
Sternentstehungsgebiete ist der Orionnebel (siehe Abbildung 14).

Abbildung 14: Sternentstehungsgebiet Orionnebel

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/f/f3/Orion_Nebula_-
Hubble 2006 mosaic_18000.jpa/800px-Orion_Nebula - Hubble 2006 _mosaic_18000.jpg

Sterne entstehen nur dann, wenn ihre Eigengravitation die nach auRen wirkenden Kréafte (iberwinden
kann und sich ein Bereich der Wolke circa um den Faktor 10% verdichtet. Zu den nach auRen
wirkenden Kraften gehéren der Gasdruck, bei starken Turbulenzen der Turbulenzdruck, bei Rotation
die Zentrifugalkrafte und zudem bei starken Magnetfeldern die magnetischen Druckkréafte. Der
Gasdruck spielt jedoch die gréfdte Rolle. Dieser ist von der Temperatur und der Dichte der Wolke
abhangig und wird auch als thermischer Druck bezeichnet. Er entsteht dadurch, dass die Gaspartikel
ungeordnet aneinanderprallen. Je warmer das Gas ist, desto schneller und haufiger prallen die
Teilchen aneinander, und desto starker ist somit der Druck.

Die Molekilwolken sind wie bereits beschrieben der einzige Ort, an welchem Sterne entstehen
kénnen. Nur dort ist die Gravitation stark genug, den thermischen Druck zu lberwinden. Dies liegt
daran, dass zwar die Dichte hoher als in anderen Gaswolken, die Temperatur jedoch sehr gering ist.
Deshalb ist der thermische Druck nicht héher. Durch die erhdhte Dichte steigt jedoch wiederum die
Gravitation. Dies resultiert darin, dass Teile der Wolke sich zusammenziehen. Dieser Prozess wird
auch als gravitative Kontraktion bezeichnet. Durch die Kontraktion wird thermische Energie

15 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 797
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umgewandelt, welche schnell abgefiihrt werden muss, damit sie sich nicht im Inneren anstaut und die
Gravitation weiterhin dominieren kann. Allerdings fiihrt das Verdichten der Wolke dazu, dass die
Energie immer schlechter abgestrahlt werden kann, weshalb die Temperatur im Inneren ansteigt. Der
ansteigende Druck schafft es nun, die Kontraktion durch die Gravitation abzubremsen. In diesem
Stadium wird das Zentrum des Wolkenfragments als Protostern bezeichnet. Durch die Gravitation
des Kerns wird das darum befindliche Gas angezogen, fallt auf den Protostern und erhdht dessen
Masse, bis das Gas verschwunden ist. Diese Entwicklung verlauft jedoch nichtimmer so ruhig. In den
meisten Fallen kommt es zu einer Rotationsbewegung, durch welche die Teilchen im darum
befindlichen Gas nicht mehr auf dem direkten Weg auf den Protostern fallen kénnen. Diese
Drehbewegung verursacht die Entwicklung einer sogenannten protostellaren Scheibe, aus welcher
sich spater Planeten bilden. Oft entstehen bei diesem Prozess auch sogenannte Jets, in welchen
Gasteilchen mit hoher Geschwindigkeit abgestrahlt werden. Die Gasteilchen gelangen nun nur noch
in Spiralbahnen zum Protostern (vergleiche Abbildung 15).

Abbildung 15: Kinstlerische Darstellung eines Protosterns (gelb: Jets)

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/5/57/Witness_the Birth of a Star.jpa/800px-
Witness_the Birth of a_ Star.jpg

Wenn der Protostern eine bestimmte Masse erreicht und die restliche Gashille durch den Sternwind
oder durch die Jets abgetragen wurde, wandelt das sternahnliche Objekt noch einige Zeit seine
Energie nur aus der Kontraktion und noch nicht aus der Kernfusion um. In dieser Zeit kontrahiert er
weiter, bis seine Innentemperatur zehn Millionen Kelvin erreicht und er somit fahig ist, Kernfusion zu
betreiben. Ab diesem Zeitpunkt wird der vorherige Protostern als Stern bezeichnet und befindet sich
in der Hauptreihe. Wie die weitere Entwicklung ablauft hangt stark von der Masse des Sterns ab,
weshalb im Folgenden zwischen der Entwicklung eines massearmen und eines massereichen Sterns
unterschieden wird.

3.2 Entwicklung eines massearmen Sterns anhand des Beispiels der Sonne

Unsere Sonne ist ein massearmer Stern und eignet sich somit fur eine beispielhafte Beschreibung
der Entwicklung aller massearmen Sterne. Die allgemeine Entwicklung massearmer Sterne gleicht
der der Sonne. Die Entwicklungen weichen nur in Kleinigkeiten voneinander ab. In massearmen

16 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 766-781
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Sternen verlauft die Kernfusion im Vergleich zu massereichen Sternen sehr langsam und ruhig.
Deshalb hat unsere Sonne ein langeres Leben, als etwa Beteigeuze, welcher ein massereicher Stern
ist.

Zurzeit ist die Sonne in der Hauptreihe und fusioniert Wasserstoff zu Helium. Die Kernfusion liefert
thermische Energie und halt den Druck im Inneren der Sonne aufrecht. Somit befinden sich durch die
stetige Kernfusion die Gravitation und der Druck wéhrend dieser Zeit im Gleichgewicht. Deshalb
befindet sich die Sonne, solange noch Wasserstoff in ihrem Kern vorhanden ist, in einem stabilen
Stadium. In ihrem jetzigen Stadium wird die Sonne auch als Gelber Zwerg bezeichnet.

Abbildung 16: Sonne

Quelle:
https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/4/42/Solar_prominence from STEREO spacecraft September 2
9%2C 2008.jpa/600px-Solar _prominence from STEREO spacecraft September 29%2C 2008.jpg

Wahrend die Sonne im Kern Wasserstoff zu Helium fusioniert, steigt die Leuchtkraft stetig an. Dies
liegt daran, dass die Masse der vier Protonen vor der Fusion hoher ist, als die Masse des
Ausgangsprodukts (Erklarung dazu im Abschnitt 1.2 ,Kernfusion®) und sich der Kern zusammenzieht
und aufheizt. Dadurch steigt auch letztendlich die Leuchtkraft an. Durch die Kernfusion sinkt der Anteil
der Wasserstoffkerne im Kern der Sonne und die Menge der entstandenen Heliumkerne steigt an.
Dies fuhrt dazu, dass nach einiger Zeit der Wasserstoffvorrat aufgebraucht sein wird und das
Gleichgewicht zwischen Gravitation und Druck nicht mehr vorhanden ist. Dies ist jedoch bis jetzt
noch nicht geschehen, und es wird auch bei unserer Sonne noch etwa 7,1 bis 7,7 Milliarden Jahre
dauern, bis sie dieses Stadium erreicht.

Da der Druck nicht mehr vorhanden ist, gewinnt die Schwerkraft die Oberhand und der Radius des
Sterns verkleinert sich. Durch das Schrumpfen des Kernes und seiner Umgebung, heizt sich die
Umgebung auf. Nach dem Erliegen der Wasserstofffusion ist zwar im Kern selbst kein Wasserstoff
mehr vorhanden, in dem Gas, was den Kern umgibt jedoch schon. Durch dieses Aufheizen setzt dort
die Wasserstofffusion ein. Dieser Prozess wird als Wasserstoffschalenbrennen bezeichnet, da es in
einer Schale um den Kern stattfindet. Die Temperatur in der Schale ist nun sogar héher als sie zuvor
im Kern war. Dies resultiert in einer hdheren Fusionsrate. Durch die ,Wiederherstellung® der
Kernfusion ist auch der Druck wiederaufgebaut und die Sonne dehnt sich aus, da die Leuchtkraft nicht
direkt schnell genug ansteigen kann, um die Fusionsrate auszugleichen. Nun wird die Sonne als
Unterriese bezeichnet. Uber circa eine Milliarde Jahre wéchst die Sonne und dehnt sich so zu einem
sogenannten Roten Riesen aus. Weil der Radius schnell ansteigt, werden die dul3eren Teile des
Sterns nicht mehr so stark von der Schwerkraft angezogen und entweichen in Form von Sternwind.
Wahrenddessen sinken die Heliumkerne, welche im Schalenbrennen entstehen, zu dem Kern des
Sterns ab, wodurch die Masse des Kerns ansteigt. Die erhéhte Masse fihrt zum Ansteigen der
Schwerkraft, wodurch der Stern sich weiter zusammenzieht und aufheizt. So steigt auch die
Fusionsrate immer weiter an. Wenn der Kern eine Temperatur von 100 Millionen Kelvin erreicht hat,
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ist er fahig, Heliumfusion zu betreiben. Durch die Heliumfusion heizt sich der Kern sehr schnell auf,
und die Fusionsrate steigt stark an. Dieser Anstieg wird auch als Heliumflash bezeichnet. Die Energie,
welche durch den Heliumflash freigesetzt wird, bewirkt wiederum einen erneuten rapiden
Temperaturanstieg, wodurch der thermische Druck die Schwerkraft Gberwindet. Da der Kern
expandiert, wird die Wasserstoff brennende Schale nach auf3en verschoben und ihre Temperatur und
somit auch die Fusionsrate sinken ab. Daraus resultiert eine insgesamt kleinere Energierate (von
beiden Fusionsprozessen zusammen) als sie zuvor vorhanden war. Sowohl der Radius des Sterns
als auch seine Leuchtkraft verringern sich. Jetzt hat er die Farbe Gelb angenommen und wird als
Helium brennender Stern bezeichnet. Der Stern befindet sich nun wieder durch die Fusion in seinem
Kern im Gleichgewicht zwischen Druck und Gravitation.

Sobald das Helium im Kern des Sterns aufgebraucht ist, kommt es in etwa zum gleichen Prozess,
wie bei der Bildung des Wasserstoffschalenbrennens. Der ausschlaggebende Unterschied ist, dass
nun keine Wasserstoff brennende, sondern eine Helium brennende Schale entsteht. Weil gleichzeitig
noch das Wasserstoffschalenbrennen stattfindet, ist der Stern jetzt ein Riesenstern mit doppeltem
Schalenbrennen. Die Fusionsraten dieser beiden Schalen und ihre Temperatur steigen rasant an und
bewirken sogar eine noch starkere Ausdehnung des Sterns als im Roten-Riesen-Stadium. Wéahrend
dieser Zeit kommt es zu starken Sternwinden. Der Stern kommt jedoch in dieser Phase zu keinem
perfekten Gleichgewicht zwischen Druck und Gravitation, was zu dem sogenannten Thermischen
Pulsieren fUhrt. So steigt die Fusionsrate des Sterns etwa alle paar tausend Jahre an und sinkt danach
wieder ab.

The Sun as a red giant
(diameter = 2 AU)

The Sun as a main-sequence star
(diameter = 0.01 AU)

Abbildung 17: Die GréRRe unserer jetzigen Sonne verglichen mit der Gro3e eines Roten Riesens
Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/7/7c/Sun_red giant.svg/676px-Sun_red giant.svg.png

Nach einiger Zeit sind die Wasserstoff- bzw. Heliumvorrdte in den beiden Schalen aufgebraucht.
Massereichere Sterne sind im Gegensatz zu etwa unserer Sonne dazu fahig, das Stadium der
Kohlenstofffusion zu erreichen. Die Sonne jedoch erreicht keine Temperatur mehr, welche fir die
Kohlenstofffusion nétig ist. Da durch die fehlende Kernfusion kein Druck entsteht, halt nur noch der
sogenannte Entartungsdruck den Stern davon ab zu kollabieren. Durch den starken Sternwind hat
der Stern seine auRReren Schichten abgeworfen und es bleibt nur sein Kohlenstoffkern tbrig. Diese
abgeworfene Gashiille wird durch die ultraviolette Strahlung, welche vom Kern ausgesendet wird,
zum Strahlen angeregt. Da diese Gashtille von weitem vom Aussehen her einem Gasplaneten &hnelt,
wird dieser als planetarischer Nebel bezeichnet, hat jedoch an sich nichts mit Planeten zu tun. Der
planetarische Nebel verschwindet innerhalb von etwa einer Million Jahren. Der Uberrest des Sterns
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hat einen kleinen Radius und eine geringe Temperatur. Das letzte Stadium eines massearmen Sterns
wird als WeiRer Zwerg bezeichnet.

In Abbildung 18 ist die Entwicklung unserer Sonne zusammengefasst.

Lebenszyklus der Sonne

Roter Riese
Graduelle Erwarmung Planetarer Nebel

WeiRer Zwerg
Geburt 1 P 3 4 5 6 7 8 9 10 11
Milliarden Jahre

Abbildung 18: Entwicklungsweg unserer Sonne

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/thumb/1/14/Lebenszyklus _der_Sonne .svag/799px-
Lebenszyklus der_Sonne.svg.png

Zudem lasst sich die Entwicklung eines massearmen Sterns auch mit einem Entwicklungspfad wie
folgt im Hertzsprung-Russell-Diagramm darstellen (siehe Abbildung 19).
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Abbildung 19: Entwicklungsweg eines sonnenahnlichen Sterns im HRD

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/a/aa/Stellar_evolution L vs T.png

3.3 Entwicklung eines massereichen Sterns

Bis zum Stadium des Roten Riesens erfolgt die Entwicklung eines massereichen Sterns ahnlich wie
die eines massearmen Sterns. Ein Unterschied ist, dass ein massereicher Stern die
Entwicklungsphasen viel schneller durchschreitet. Massereiche Sterne sind dariber hinaus in der
Lage in spateren Stadien ihres Lebens schwerere Stoffe wie zum Beispiel Kohlenstoff zu fusionieren.

17 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive“, Pearson, 5. Auflage, S. 798-805
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Massearme Sterne konnen dies nicht erreichen, da in ihnen die Temperatur nicht hoch genug werden
kann, um die elektromagnetische Abstol3ung zwischen zwei dieser Atomkerne zu tberwinden.

Wahrend der Zeit in der Hauptreihe fusionieren massereiche Sterne Wasserstoff mit dem CNO-Zyklus
zu Helium, massearme Sterne hingegen mit dem Proton-Proton Zyklus, weil im Kern eine viel hohere
Temperatur vorhanden ist. Der CNO-Zyklus stellt eine viel hdhere Fusionsrate bereit als der Proton-
Proton Zyklus.

Im Gegensatz zu beispielsweise unserer Sonne erscheinen sie blau. Nachdem der Wasserstoff im
Kern aufgebraucht ist, passiert genau dasselbe, wie bei einem massearmen Stern: Es beginnt das
Wasserstoffschalenbrennen und der Stern expandiert sehr schnell zu einem Roten Uberriesen. Durch
dieselben Prozesse wie bei massearmen Sternen kontrahiert der Kern, wodurch Energie freigesetzt
wird und die Heliumfusion stattfinden kann. Anders als bei massearmen Sternen findet jedoch kein
Heliumflash statt. Der Kern expandiert dennoch durch den entstandenen Druck und die Wasserstoff
brennende Schale wird nach aufen verschoben, wodurch die dortige Fusionsrate sinkt. Deshalb
kontrahieren die &uf3eren Schichten des Sterns. Seine Farbe wechselt wieder von Rot zu Blau.
Nach einiger Zeit ist naturlich das Helium im Kern aufgebraucht und der Kern hat keine Energie- bzw.
Druckquelle, welche gegen die Schwerkraft wirkt. Der Stern zieht sich zusammen, und im Gas um
den Kern beginnt Helium zu fusionieren. Daraufhin expandieren die auf3eren Schichten des Sterns
wieder, weil durch die erneut eingesetzte Heliumfusion wieder Energie umgewandelt wird und somit
auch Druck entsteht. Bis zu diesem Stadium der Sternentwicklung ahneln sich die Entwicklungen der
massearmen und massereichen Sterne sehr. Nachdem jedoch die Heliumfusion im Kern erloschen
ist, finden in dem Roten Uberriesen ganz andere Prozesse als in einem sterbenden Roten Riesen
statt.

Bei einem massereichen Stern verhindert der Entartungsdruck nicht, dass der Kern kontrahiert, da
dessen Temperatur viel zu hoch ist. Weil im Kern selbst kein Druck mehr erzeugt wird, kontrahiert er
und seine Temperatur steigt weiter an, bis etwa 600 Millionen K erreicht werden, welche fur die Fusion
von Kohlenstoff bendtigt werden. Bereits nach etwa einigen hundert Jahren ist der Kohlenstoff im
Kern aufgebraucht und durch die gleichen Prozesse, wie beim Entstehen des Wasserstoff-
beziehungsweise Heliumschalenbrennens, bildet sich zunéchst eine Kohlenstoff brennende Schale
und danach eine neue Fusion im Kern des Sterns. Jedes Mal, wenn die Elemente, welche im Kern
fusioniert wurden, verbraucht sind, lauft derselbe Prozess ab, wodurch sehr komplexe
Fusionsprozesse ablaufen. Zudem entsteht dadurch immer eine neue Schale, weshalb der Kern des
Sterns einer Zwiebel ahnelt. In Abbildung 20 werden die unterschiedlichen Fusionsprozesse
dargestellt, welche gleichzeitig im Endstadium der Entwicklung eines massereichen Sterns in seinem
Kern ablaufen. Die Hille um den Kern herum expandiert wahrend dieser Zeit stetig.

Abbildung 20: Aufbau des Kerns eines Roten Uberriesens in seinem Endstadium (nicht maRstabsgerecht)

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/3/37/Evolved_star_fusion_shells .svg
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Das Ende dieser Prozesse wird erreicht, wenn ein vollstandiger Eisenkern im Inneren des Sterns
entstanden ist. Konnte man Eisen fusionieren, so wirde der Stern auch dieses Stadium mit den
gleichen Prozessen uberwinden. Eisen ist jedoch ein Element, durch welches weder durch Fusion,
noch durch Fission (Kernspaltung) Energie gewonnen werden kann. Deshalb stellt die Bildung eines
Eisenkerns das Ende eines massereichen Sterns dar. Fur kurze Zeit hélt der Entartungsdruck
(derselbe Druck, der einen Weil3en Stern stiitzt) den Kern davon ab zu kollabieren. Dieser Druck
entsteht durch quantenmechanische Gesetze, welche die Elektronen davon abhalten, zu nah
aneinanderzugeraten. Die Gravitation presst die Elektronen jedoch so stark zusammen, dass sie sich
zusammen mit Protonen zu Neutronen verbinden. Der Entartungsdruck der Elektronen spielt deshalb
keine Rolle mehr und der Kern kollabiert schlagartig. Nur, da auch Neutronen einen Entartungsdruck
erzeugen, wird der Kollaps letztendlich zum Stillstand gebracht. Durch das Kollabieren wird viel
Energie freigesetzt und die aul3eren Schichten des Sternes werden mit einer Geschwindigkeit von
Uiber 10.000 Kilometer pro Sekunde nach auf3en gestof3en. Diese Explosion wird als Supernova
bezeichnet. Die Kugel, die einst ein Eisenkern eines Sterns war, besteht nun nur noch aus Neutronen
und wird deshalb Neutronenstern genannt. Diese Vorgange geschehen innerhalb von nur wenigen
Sekunden bis Sekundenbruchteilen. Der Neutronenstern hat eine sehr hohe Dichte und sein Radius
ist ungeféhr so grol3 wie der der Erde. Der Neutronenstern ist jedoch nicht jedes Mal stabil. Manchmal
kommt es dazu, dass die Gravitation auch den Entartungsdruck der Neutronen Uberwinden kann, in
solchen Fallen entsteht dann ein Schwarzes Loch. 18
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Abbildung 21: Vereinfachte Darstellung eines Supernova Kollapses

Quelle: https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Core _collapse scenario.svg
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Abbildung 22: Verlauf der Supernova von N6946-BH1 (Uberrest: Schwarzes Loch)

Quelle: https://www.nasa.gov/sites/default/files/thumbnails/image/image2stscihp1719bf1800x1200.png NASA/ESA/C.
Kochanek (OSU)

18 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 806-814
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3.4 Beteigeuze als Beispiel flr einen massereichen Stern

Momentan ist Beteigeuze ein Roter Uberriese. Da er in diesem Entwicklungsstadium sehr instabil ist,
lasst sich nicht feststellen, welche Fusionsprozesse zu diesem Zeitpunkt in seinem Inneren ablaufen.
Wenn das Stadium Beteigeuzes sicher festgestellt werden wirde, kénnten grol3e Fortschritte in
Bezug auf andere Rote Uberriesen erzielt werden. Denn so konnte die Entwicklung Beteigeuzes auf
die Entwicklung anderer Roter Uberriesen generalisiert werden und man konnte genauere
Voraussagen machen. Momentan wird vermutet, dass Beteigeuze einen Kern aus Helium und eine
Wasserstoff brennende Schale besitzt. Mit Sicherheit kann dies jedoch nicht gesagt werden. Wenn
dies der Fall ware, wirde es noch 100.000 Jahre dauern bis Beteigeuze in Form einer Supernova
explodiert. Wenn er sich jedoch in einem anderen Stadium befindet, kann er auch bereits heute
kollabieren. Danach wird er fur wenige Tage bis Wochen von der Erde aus etwa in der Helligkeit des
Vollmonds sichtbar sein!®. Anzumerken ist jedoch, dass Beteigeuze bereits auch schon explodiert
sein kann. Mit seiner derzeit geschatzten Entfernung wirde es namlich ca. 700 Jahre dauern, bis uns
das Licht hier auf der Erde erreicht.

Forscher vermuten, dass Beteigeuze sein Dasein als ein Neutronenstern und nur mit geringer
Wahrscheinlichkeit als ein schwarzes Loch beenden wird. Die Supernova Beteigeuzes stellt flir uns
auf der Erde keine Bedrohung dar, da er zu weit entfernt ist. Erst ab einer Entfernung von ca. 30
Lichtjahren misste man sich Sorgen Uber die Folgen einer Supernova machen, so Craig Wheeler
von der Universitat in Texas, Austin. Seine Explosion wirde jedoch Astronomen die Chance bieten
gréReren Einblick in die Vorgdnge und Auswirkungen einer Supernova zu bekommen. Deshalb hoffen
viele Astronomen auf eine baldige Explosion. %

Abbildung 23: Supernova von Beteigeuze im Orion (kiinstlerische Darstellung)

Quelle: https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Betelgeuse supernova.png

19 https://www.spektrum.de/news/eine-kommende-supernova-beteigeuze-im-sternbild-orion/980177 (Zugriff; 25.10.18)
20 Tyson Peter (2019): ,Famous Stars, Part Ill — The Allure of Betelgeuse”, Sky & Telescope, Mai 2019, S.34-40
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4 Beteigeuze

4.1 Allgemeine Informationen

Beteigeuze (offizieller Name: Betelgeuse; auch a Orionis genannt) ist ein ca. 10 Millionen Jahre alter
Stern im Sternbild Orion. Er ist der neunthellste Stern im Nachthimmel und der hellste in seinem
Sternbild. Wenn man ihn im Nachthimmel betrachtet, so erscheint er rétlich-gelb. Wie bereits erwéhnt,
wird das momentane Entwicklungsstadium von Beteigeuze als Roter Uberriese bezeichnet. Seine
Spektralklasse ist M2 und seine Leuchtkraftklasse Ia.

Abbildung 24: Beteigeuze bildet den 6stlichen Schulterstern des Orion
Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/8/88/Position Alpha_Ori.png

Aufgrund der beiden Faktoren Entfernung und GréR3e ist er einer der wenigen Sterne, welcher zum
Beispiel mit dem Weltraumteleskop Hubble so hoch aufgelést werden kann, dass er nicht als ein
Punkt, sondern eher als eine Scheibe erscheint. Deshalb ist er auch einer der am besten erforschten
Sterne. Trotzdem konnten bis jetzt Eigenschaften wie zum Beispiel seine Masse, Leuchtkraft und
Alter nicht genau ermittelt werden. Den Grundbaustein fir die Ermittlung solcher Faktoren stellt die
Entfernung eines Sterns zur Erde dar, doch selbst die neuesten Forschungsergebnisse kénnen bis
Zzu 20% neben seiner eigentlichen Entfernung liegen. 2017 verdffentlichten Graham Harper von der
Universitat in Colorado und sein Team eine ungefahre Entfernung von 717 Lichtjahren.
Schwierigkeiten bei der Feststellung seines Radius' bereiten die Gasschalen und der Staub, welche
ihn umgeben. Die aktuellste Studie schatzt den Radius auf etwa 1,3 Billionen Kilometer (also 955 Ro),
jedoch auch mit einem moglichen Abweichfaktor von 20 %. Wirde sich Beteigeuze anstelle unserer
Sonne im Mittelpunkt des Sonnensystems befinden, wiirde er bis zur Umlaufbahn Jupiters reichen
(siehe Abbildung 25).
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Abbildung 25: Links: GroRenvergleich - Beteigeuze und das Sonnensystem); Rechts: Infrarote Aufnahme der
Nebel um Beteigeuze (Schwarzer Bereich in der Mitte: Scheibe, um auch schwéchere Nebel zu erkennen)

Quellen: https://www.eso.org/public/germany/images/potw1726b/ Herkunftsnachweis: ALMA (ESO/NAOJ/NRAO)/E.
O’Gorman/P. Kervella; https://www.eso.org/public/images/esol12l1a/ Herkunftsnachweis: ESO/P. Kervella

Seine Oberflachentemperatur belauft sich etwa auf 3.500 K, im Vergleich zur Sonne (5778 K) ist er
relativ kiihl. Die Leuchtkraft wird derzeit auf -6 Magnituden geschéatzt, jedoch gibt es auch hier eine
Unsicherheit von ca. 40 Prozent. Er wird den halbregelmafig veranderlichen Sternen zugeordnet,
weshalb seine visuelle Helligkeit etwa in einer Periode zwischen 370 und 425 Tagen schwankt. Diese
Eigenschaft wird im spateren Verlauf erneut aufgegriffen. Seine Masse liegt zwischen 5-10 und 10-
20 Sonnenmassen. Mehrere Forschungsergebnisse haben eine unnatirlich  hohe
Rotationsgeschwindigkeit von 15 Kilometern pro Sekunde bei Beteigeuze festgestellt. In Modellen
hingegen zeigt sich, dass eine solche Geschwindigkeit nur erreicht werden kénnte, wenn man
anndhme, dass Beteigeuze friher einen Begleitstern mit etwa einer Sonnenmasse gehabt hatte.
Diesen hatte er dann im Laufe seiner Entwicklung verschlungen. Eine solche Theorie wurde jedoch
bis jetzt noch nicht bewiesen. Vermutet wird, dass wohimdglich die riesigen Konvektionszellen
Beteigeuzes die Ergebnisse beeinflussen kénnten. Um diese Ungewissheiten zu kléaren, wurde 2018

ein internationales Forscherteam zusammengestellt, das sogenannte ,MOB* (Months of Betelgeuse).
21,22,23,24

4.2 Aktuelle Forschungsergebnisse

Eine Langzeitbeobachtung Uber 15 Jahre am Mount-Wilson-Observatorium der University of
California (Berkeley) zeigt, dass der Radius von Beteigeuze in den letzten Jahren deutlich
abgenommen hat. Nach den Ergebnissenist er seit 1993 um mehr als 15 Prozent geschrumpft, gegen
Ende der Beobachtung hin immer schneller. Seine Helligkeit hingegen hat sich nicht gleichmafig
beziehungsweise kaum verandert. Vermutet wird, dass dies an den hellen Eruptionen an seiner
Oberflache liegen kdnnte. Sein Schrumpfen kdnnte jedoch ein Zeichen daflir sein, dass neue
Fusionsprozesse eintreten. Mit Sicherheit kann dies jedoch nicht gesagt werden. Um seinen
Durchmesser ungefahr zu ermitteln, nutzten die Astronomen die Methode der Interferometrie. Hierbei

21 Helmut Zimmermann, Joachim Grtler (2008): ,ABC Astronomie“, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 39f
22 https://en.wikipedia.org/wiki/Betelgeuse (Zugriff: 16.12.2018)

23 https://de.wikipedia.org/wiki/Beteigeuze (Zugriff: 16.12.2018)

24 Tyson Peter (2019): ,Famous Stars, Part Ill — The Allure of Betelgeuse”, Sky & Telescope, Mai 2019, S.34-40
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werden mehrere Teleskope zusammengeschaltet, um ein besseres und genaueres Ergebnis zu
erzielen. 2>2°

Im Jahr 2012 entdecken Astronomen in Infrarotaufnahmen des Weltraumteleskops Herschel, dass
sich vor Beteigeuze eine Stof3front befindet, welche durch Materieauswurfe des Sterns entstanden
ist. Die Materie, welche Beteigeuze auswirft, prallt auf das interstellare Medium, verdichtet sich und
es entwickelt sich eine Stol3front. Die Stof3front unterscheidet sich zu Stof¥fronten bei anderen
Riesensternen unter anderem dadurch, dass sie eine dreifache Schichtung aufweist (siehe Abbildung
27).

Abbildung 26: StolR3front vor Beteigeuze

Quelle: https://www.jpl.nasa.gov/spaceimages/details.php?id=PIA16680 / Herkunftsnachweis: ESA/Herschel/PACS/L.
Decin et al.

Dies kann zum einen daher rihren, dass sie durch mehrere Materieauswirfe aus verschiedenen
Entwicklungsstadien entstanden ist und sich dadurch drei Stol3fronten hintereinander gebildet haben.
Eine andere Moglichkeit ist, dass sich im Gas Staubteilchen gebildet haben, welche eine groRRere
Masse als das Gas besitzen und somit nicht so schnell abgebremst werden. Zudem erkennt man in
der Aufnahme einen linearen Balken, auf welchen sich sowohl Beteigeuze als auch seine Stol3fronten
aufeinander zubewegen. Die Herkunft dieser ,Wand* ist bis heute noch nicht klar. Es kann somit sein,
dass sie durch frlhere Masseauswirfe entstanden ist oder eventuell auch ein ganzlich separates
Objekt ist. Ware dies der Fall, so wirden die Stof3fronten in 5000 Jahren und Beteigeuze selbst in
17500 Jahren mit dem Balken kollidieren. 27:2

4.3 Beteigeuze als halbregelméafiig veranderlicher Stern

Definition: HalbregelmaRig veranderliche (oder auch halbperiodisch veranderliche) Sterne sind
Riesen- und Uberriesensterne mittlerer oder spéaterer Spektralklasse, deren Helligkeiten sich in
kurzen Perioden (Zeitabschnitte liegen zwischen etwa 10 und 1000 Tagen) verandern. In
Normalféllen sind die Amplituden der Helligkeitsveranderung unter 2 Magnituden. Diese
Schwankungen entstehen, da sich die Sterne zu dem Zeitpunkt in einem instabilen Stadium befinden
und sich kein Gleichgewicht zwischen abgestrahlter Energie und nach aufRen steigender Energie
eingestellt hat. Die halbregelméaRig veranderlichen Sterne werden in unterschiedliche Typen eingeteilt
(abhangig von dem Grad der Periodizitét, Art des Lichtwechsels und dem Aussehen des Spektrums).

25 https://www.spektrum.de/news/orions-schulter-schrumpft/997709 (Zugriff: 25.10.18)

26 http://astronomie.scienceticker.info/2009/06/09/riesenstern-beteigeuze-schrumpft/ (Zugriff: 25.10.18)

27 http://www.esa.int/Our_Activities/Space Science/Betelgeuse braces for_a_collision (Zugriff: 25.10.18)

28 https://www.spektrum.de/news/ungewoehnliche-stossfront-vor-beteigeuze-entdeckt/1181977 (Zugriff: 25.10.18)
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Beteigeuze wird den SRc-Sternen zugeordnet, zu welchen die Uberriesen mit den Spektralklassen K
oder M gehoren. Der Lichtwechsel erfolgt unter fast keinen Regeln. Viele Veranderungen geschehen
durch Zufall. Das einzige, was festgelegt ist, ist, dass die Amplitude sehr klein, die Wellen jedoch sehr
lang sind. Manchmal kommt es auch zu Stillstanden und Uberlagerungen mit kleineren Wellen.2%:30-31
Auffallig ist, dass die Variabilitdt selbst sich auch verandert, weshalb es schwierig ist, jetzige
Forschungen mit Beobachtungen von vor l&ngerer Zeit zu vergleichen. Normalerweise liegen die
Pulsationsperioden zwischen 370 und 425 Tagen. *
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Abbildung 27: Schwankungen in Beteigeuzes Helligkeit

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/b/b7/Light curve of Betelgeuse.png

29 https://de.wikipedia.org/wiki/Halbregelm%C3%A4%C3%9Fig_ver%C3%A4nderlicher Stern#Ursachen des
Lichtwechsels (Zugriff: 17.12.2018)

30 Helmut Zimmermann, Joachim Gurtler (2008): ,ABC Astronomie”“, Spektrum Akademischer Verlag, 9. Auflage, S. 115
31 Harald Lesch (Herausgeber) (2011): ,Astronomie — Die kosmische Perspektive®, Pearson, 5. Auflage, S. 752

32 Tyson Peter (2019): ,Famous Stars, Part Il — The Allure of Betelgeuse”, Sky & Telescope, Mai 2019. S.34-40
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5 Technisches Equipment fur das Experiment

5.1 Materialien
5.1.1 Teleskop

Fir die Aufnahmen des Spektrums wurde die Station 7 der Sternwarte des Carl-Fuhlrott--Gymnasiums
genutzt. Die Schule verfugt Uber eine sehr umfangreiche Ausstattung, durch die die Versuche
Uberhaupt erst méglich gemacht werden. In diesem Fall wurde das CDK 20 Teleskop verwendet.

Bei dem 0,5m-Spiegelteleskop handelt es sich um ein modifiziertes Cassegrain-System (nach Dall-
Kirkham), in welchem ein zusatzlicher 2-linsiger Feldkorrektor verbaut wurde. Normalerweise treten
bei Cassegrain-Teleskopen und auch bei anderen optischen Systemen verschiedene
Abbildungsfehler, wie zum Beispiel Koma, Astigmatismus und Bildfeldkrimmung auf. Diese Fehler
verursachen, dass Sterne, welche weiter von der optischen Achse entfernt sind, unscharfer
erscheinen. Laut Hersteller werden jedoch bei diesem Teleskop die Fehler durch den Korrektor
verhindert und alle Sterne in der Fokusebene kdnnen gleich scharf aufgenommen werden. Das
Bildfeld mit einem Durchmesser von 52 mm ist absolut plan und die Brennweite betragt 3454 mm.
Das CDK 20 Teleskop wurde fir groRformatige CCD Kameras entwickelt. 3

Abbildung 28: CDK 20 Teleskop

Quelle: https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-
versionen-erh%C3%A4ltlich).html

Im Folgenden wird die Funktionsweise des Teleskops erlautert, Bezug genommen wird allgemein
aber auf den Aufbau von Cassegrain-Teleskopen. Diese setzen sich aus zwei Spiegeln zusammen:
Einem Priméarspiegel, welcher nach innen gewoélbt und elliptisch gekrimmt ist, und aus einem
sphérischen Sekundarspiegel (oder auch Fangspiegel genannt), der nach auf3en gewdlbt ist. Das
eingehende Licht (1) wird von dem Primarspiel zu dem Fangspiegel reflektiert (2). Dieser bildet
verkleinert ab und vergréZert somit dem Blickwinkel. Sein Brennpunkt befindet sich in Richtung des
Priméarspiegels. Dort wird das Licht dann zum Betrachter geleitet (3). 3

Abbildung 29: Aufbau des Teleskops

Quelle: https://www.baader-planetarium.com/de/blog/cdk-optisches-design

33 https://www.baader-planetarium.com/de/blog/cdk-optisches-design (Zugriff:18.05.2019)
34 https://de.wikipedia.org/wiki/Cassegrain-Teleskop (Zugriff:18.05.2019)

-23-


https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-versionen-erh%C3%A4ltlich).html
https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-versionen-erh%C3%A4ltlich).html
https://www.baader-planetarium.com/de/blog/cdk-optisches-design
https://www.baader-planetarium.com/de/blog/cdk-optisches-design
https://de.wikipedia.org/wiki/Cassegrain-Teleskop

Die folgenden technischen Daten wurden unveréndert, jedoch gekiirzt von der Webseite des Baader
Planetariums® tbernommen:

Optisches System

Aperture 20 inch (508 mm)

Focal Length 3454 mm(135.98 inch)

Focal ratio /6.8

Central Obstruction 39% of the Primary Mirror Diameter

Back Focus from Racked in Focuser 5.8 inch (147 mm)

Weight 140 Ibs (63.5 kg)

OTA Length 47 inch (1,194 mm)

UpperCage Carbon Fiber Truss

Lower Cage Carbon Fiber Truss with Carbon Fiber Light Shroud
Optimal Field of View 52mm Image Circle

Primarspiegel

Optical Diameter | 20 inch (508 mm)

Outer Diameter | 20.5 inch (521 mm)

Sekundarspiegel

Diameter | 7.5 inch (191mm)

5.1.2 Kameras (SBIG STF 8300M und Guiding Kamera Celestron Skyris 274M)

Im Versuch werden insgesamt zwei Kameras bengétigt: Eine zum Aufnehmen der Spektren und eine
fur das Uberwachen des Spaltes des Spektrographen (eine sogenannte Guiding-Kamera). Beide
Kameras, die genutzt wurden, nehmen monochrom auf. Die Kamera SBIG STF 8300M wird fir die
Aufnahme der Spektren und die Celestron Skyris 274M fur das Guiding verwendet.

Um die technischen Daten und den Aufbau der Kameras nachvollziehen zu kdnnen, wird als erstes
die Funktionsweise eines CCD-Chips kurz erlautert. Dieser Sensor setzt sich aus einem Array von
Fotodioden zusammen. Diese bestehen aus einem Halbleiter (fir Aufnahmen im sichtbaren Bereich
wird haufig Silizium verwendet), einer elektrisch isolierenden, optisch transparenten Schicht und
Elektroden (elektrischen Leitern). Das eintreffende Licht setzt in dem Halbleiter Elektronen frei. Die
Anzahl der Elektronen ist dabei proportional zu der Intensitat des Lichts (photoelektrischer Effekt nach
Einstein). Die einzelnen Elektroden werden der Reihe nach unter Strom gesetzt und positiv geladen,
um die Gesamtanzahl der freigesetzten Elektronen an einer Seite zu sammeln und auslesen zu
konnen. So kann die Intensitat in jedem Pixel (also in jeder Fotodiode) gemessen werden. ¢ Aufgrund
der Tatsache, dass sich Elektronen auch durch Warme von Atomen I6sen, muss der Sensor stets
gekihlt werden, damit die Aufnahmen nicht verfalscht werden.

35 https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-
versionen-erh%C3%A4ltlich).html (Zugriff:19.05.19)

36 https://de.wikipedia.org/wiki/CCD-Sensor (Zugriff:18.05.2019)

-24-


https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-versionen-erh%C3%A4ltlich).html
https://www.baader-planetarium.com/de/teleskope/planewave/planewave-cdk20-astrograph-f6.8-(verschiedene-versionen-erh%C3%A4ltlich).html
https://de.wikipedia.org/wiki/CCD-Sensor

Abbildung 30: Ladungsverschiebung und Aufbau einer CCD

Quelle: https://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/6/66/CCD_charge_transfer _animation.qgif

Zunéachst einmal wird die CCD Kamera SBIG STF 8300M betrachtet. Der Sensor der SBIG STF
8300M Kamera besitzt 3.326 x 2.504 Pixel mit jeweils 5,4 Mikrometern. Die Pixel selber sind relativ
klein, der Aufnahmebereich jedoch grof3. Laut Hersteller stellt die Kamera eine grofRe Flexibilitat
beziuglich der Anpassung an unterschiedliche optische Systeme und Zielobjekte, bereit. Die
Quanteneffizienz bzw. Quantenausbeute (Wahrscheinlichkeit, dass ein einfallendes Photon des
Lichts ein Elektron auslost) kann in Abbildung 32 bezogen auf die Wellenlange des Lichts betrachtet
werden. Man erkennt, dass ein Bereich von ca. 350-850nm gut gedeckt wird, und dass sich das
Maximum bei 540nm befindet.

Quantum Efficiency
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60

50 —
w 40 // -\‘\
2 1L ™.

20

N
10 \‘\
1] \

350 400 450 S00 SSO 600 650 700 7SO0 800 850 900 950 1000

Wavelength nm

Abbildung 31: SBIG STF 8300M und ihre Quantenausbeute
Quelle des Diagramms: http://diffractionlimited.com/product/stf-8300/

87 http://diffractionlimited.com/product/stf-8300/ (Zugriff:18.05.2019)
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Die folgenden technischen Daten wurden unverdndert, jedoch gekirzt von der Webseite
http://diffractionlimited.com/product/stf-8300/ tibernommen:

Sensor Mono

CCD Size 17.96 mm x 13.52 mm
Cooling Delta 30-40 °C

Exposure 0.1-3600 sec

Filter Size 36mm /1.25"

Full Well Capacity 25,000 e-

Imaging CCD KAF-8300

Imaging / Pixel Array 3326 px x 2504 px

Peak QE 56%
Pixel Size 5.4 ym
Shutter Mechanical, Even-illumination

Temperature Regulation | y

Total Pixels 8.3 million pixels

Des Weiteren wurde die Celestron Skyris 274M als Guiding Kamera verwendet. Mit dieser wird
wahrend der Aufnahmen der Spektrographenspalt Uberwacht. Auch die Celestron Skyris 274M
arbeitet mit einem CCD Sensor.

Abbildung 32: Celestron Skyris 274M

Quelle: https://www.highpointscientific.com/celestron-skyris-274m-monochrome-ccd-camera-95515
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Die folgenden technischen Daten wurden unverdndert, jedoch gekirzt von der Webseite
https://www.highpointscientific.com/celestron-skyris-274m-monochrome-ccd-camera-95515

tbernommen:
Back Focus Distance 19 mm with Nosepiece; 17.5 mm with a C-mount
Exposure Range 0.0001 sec to 30 sec
Imaging Sensor Sony Super HAD ICX274 Monochrome CCD
Sensor size 8.50 mm x 6.80 mm
Pixel size 4.4 u square
Camera Resolution 1600 x 1200 pixels
Framing Rate up to 20 frames per second
Operating temperature +40° Cto -40° C
Weight 3.6 0z (102 g)

5.1.3 Spektrograph (DADOS 200 Linien Gitter)

Wie bereits im Abschnitt 2.1 ,Was ist ein Spektrum?* erlautert, ist fir das Aufspalten des Lichts in
seine unterschiedlichen Wellenlangenbereiche ein Spektrograph notwendig. Hier wurde der DADOS
Spaltspektrograph mit einem 200 Linien Gitter verwendet. Seine Funktionsweise wird im Folgenden
erlautert.

In Abbildung 35 ist der Aufbau des Spektrographen zu erkennen. Das eintretende Licht wird auf den
Spalt des Spektrographen geblndelt. Hierbei gibt es drei unterschiedliche Spaltbreiten, aus denen
man auswéahlen kann. Je diinner der Spalt in der Breite ist, desto hoher ist das Ergebnis letztendlich
aufgeldst. Danach wird es durch eine sogenannte Kollimatorlinse geleitet. Diese bewirkt, dass ein
paralleles Lichtblndel (Bereich, in welchem sich das Licht verbreitet und dessen Breite sich nicht
andert %) entsteht.

Abbildung 33: Blazegitter

Quelle: https://www.lehrer-online.de/artikel/seite/fa/dados-spaltspektrograph/aufbau-und-funktionsweise-des-
dados/https://www.lehrer-online.de/artikel/seite/fa/dados-spaltspektrograph/aufbau-und-funktionsweise-des-dados/

38 https://www.lernhelfer.de/schuelerlexikon/physik/artikel/lichtstrahlen-und-lichtbuendel (Zugriff:18.05.2019)
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Dieses trifft nun auf das Reflexionsgitter. In Spektrographen wird ein Blazegitter verwendet, welches
ein spezielles optisches Gitter ist. Optische Gitter werden genutzt, um eingehendes Licht zu beugen
und um ein Interferenzmuster zu erzeugen. Aufgrund der Tatsache, dass Licht verschiedener Farben
bzw. Wellenlangen in unterschiedliche Richtungen abgelenkt wird, lasst sich das Licht so in seine
verschiedenen Wellenl&dngenbereiche aufspalten. Wegen der sog. Interferenz entstehen dunkle und
helle Bereiche. Helle Bereiche, wenn die Lichtwellen konstruktiv interferieren und dunkle, wenn sie
destruktiv interferieren. Die hellen Streifen werden als Ordnungen bezeichnet und nummeriert. Bei
einem Blazegitter wird versucht moglichst viel Intensitat des eingehenden Lichts auf eine
Beugungsordnung zu konzentrieren bzw. die Intensitat dort zu maximieren. Das Gitter besitzt einen
einheitlichen Abstand der Gitterlinien (in Abbildung 34 mit g gekennzeichnet), welche den Grad der
Aufspaltung bestimmen. In diesem Fall kam ein Gitter mit 200 Linien pro Millimeter zum Einsatz. Die
Oberflache des Gitters erinnert an die Schnittflache einer S&ége. Die Zacken sind in einem
einheitlichen Winkel (der sogenannte Blazewinkel) zu der Gitternormalen GN (Abbildung 34) geneigt.
Die Reflexion des Lichts ist in der Abbildung mit roten Pfeilen veranschaulicht. 3%404142

Abbildung 34: Aufbau des Dados

Quelle: https://www.baader-planetarium.com/de/spektroskopie/dados-spalt-spektrograf/dados-spalt-spektrograf. html

39 https://www.lehrer-online.de/artikel/seite/fa/dados-spaltspektrograph/aufbau-und-funktionsweise-des-dados/
(Zugriff:18.05.2019)

40 hitps://www.baader-planetarium.com/de/spektroskopie/dados-spalt-spektrograf/dados-spalt-spektrograf.html
(Zugriff:18.05.2019)

41 https://de.wikipedia.org/wiki/Optisches_Gitter (Zugriff:18.05.2019)

42 https://de.wikipedia.org/wiki/Blazegitter (Zugriff:18.05.2019)
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Die folgenden technischen Daten wurden unveréndert, jedoch gekiirzt von der Webseite des Baader
Planetariums* tlbernommen:

Hersteller Baader Planetarium

Gewicht (kg) 0.95

Verwendungszweck Ideal fur visuellen und fotografischen Einsatz mit und ohne Teleskop.
Geeignet fur Amateurastronomen im privaten Einsatz und zur
Ausbildung in Spektroskopie an Schulen und Universitaten

Spektrales mit verschiedenen Gittern: bis zu R = 5000

Auflosungsverméogen

Optimierter 395-700nm durchstimmbar (ca. 365 - 900nm mit 200 L/mm Gitter)

Spektralbereich

Grenzgrol3e 200 L/mm: m = 8 mag. vis | 900 L/mm: m = 6 mag. vis (30cm-Teleskop,
S/N=50, 20min. Belichtungszeit — gemaf Gebrauchsanleitung)

Bauart Blazegitter-Spektrograf mit verstellbarem und wechselbarem Gitter

Optimiert fur | f/10 Teleskope

Offnungsverhaltnis

Adaptierbar an

DSLR-, CCD- und Video-Kameras

Spaltgréfze

Mehrfachspaltplattchen 25, 35 und 50um

Beleuchtung

rote LED fur Spalt-Fokussierung (nur fir manuellen Betrieb)

43 https://www.baader-planetarium.com/de/spektroskopie/dados-spalt-spektrograf/dados-spalt-spektrograf. html (Zugyriff:

18.05.19)
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5.2 Aufbau

Der Aufbau des Experiments ist in Abbildung 36 dargestellt. Die Einzelheiten und Erlauterungen zu
den genutzten Geréten finden sich im Abschnitt 5.1 ,Materialien®.

Abbildung 35: Nahaufnahme des Aufbaus (links) und Gesamtaufnahme (rechts)

Legende:

a) Guiding Kamera Celestron Skyris 274M
b) DADOS Spektrograph

c) SBIG STF 8300M

d) Teleskop (CDK 20)

€) Monitor zur Steuerung der Aufnahmen
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6 Durchfihrung

Die Spektroskopie wurde am 21. Januar 2019 durchgefiihrt. An diesem Tag regnete es zu dem
Zeitpunkt der Aufnahme nicht, es war jedoch leicht wolkig. Dies stellt bei Aufnahmen von Spektren
von Beteigeuze aber keine Schwierigkeit dar, da er ein sehr heller und fiir astronomische Verhaltnisse
naher Stern ist.

Vor der Durchfiihrung des Experiments missen an der Sternwarte ein paar Vorbereitungen getroffen
werden. Im ersten Schritt befestigt man die einzelnen bereits beschriebenen Komponenten am
Teleskop. AnschlieRend missen die Kameras mit dem Computer verbunden werden, welcher spater
fur die Steuerung der Aufnahmen verwendet wird. Damit die Aufnahmen flr die wissenschaftliche
Nutzung geeignet sind, wird die Uhrzeit des genutzten Computers mit der Weltzeit synchronisiert. Um
das Teleskop CDK20 vor wetterlich bedingten Einflissen zu schitzen, ist es in einer Hitte mit
Rolldach untergebracht. So muss vor dem Experiment das Dach Uber Station 7 der Sternwarte
weggeschoben werden. Zuvor sollte jedoch sichergestellt sein, dass die Kihler bei den Kameras
eingestellt sind. Wenn ein zu schneller Ubergang von Temperaturen stattfindet, kann dies den
Geraten schaden. Die Regelung der Kuhler findet mit Hilfe der Software Maxim DL statt (wie im
spateren Verlauf erlautert wird). Danach wird das Teleskop mithilfe des zugehdrigen Keypads auf den
Stern gerichtet. Zuletzt startet man die restlichen bendtigten Softwareanwendungen auf dem
Computer. Der Computer, der sich im Raum mit dem Teleskop befindet, ist mit zwei weiteren
Monitoren in einem Nebenraum verbunden. So kann man von diesem Raum aus die Gerate steuern,
ohne, dass man die Aufnahmen stort.

Im folgenden Abschnitt werden die fur die Spektroskopie bendtigten Softwareanwendungen erlautert.
Das Programm MaxIim DL wird genutzt, um die Spektren aufzunehmen, zu speichern und um zu
Uberprifen, ob die aufgezeichneten Spektren eine geeignete Belichtung aufweisen. Damit das
Programm Uberhaupt das Spektrum aufnehmen kann, muss es mit den Kameras verbunden sein.
Dies geschieht Uber das Fenster ,Camera Control“. Bevor man mit den Aufnahmen beginnen kann,
werden die Kameras abgekuhlt. Fir die Aufnahmen stellt man ,Exposure Preset* auf ,*LRGB" und X
bzw. Y Binning auf 1. Zunachst werden ein paar Spektren mit ,Single® aufgenommen, um
Belichtungszeiten zu testen. Wenn ein geeigneter Wert gefunden wurde, kann die Einstellung auf
+Autosave“ umgestellt werden.

AP
Expose | Guide | Setup | TDI |
Exposure Preset Seconds Shart
'LRGB = | 0 = [de
Readout Mode Subframe
| J Con J " Single
Speed Frame Type % 07 0V/-2096 02096 i: ilo-lrt'ltinunus
AU uEV S RSUTS * osave
Iso  ~] |ught -]
Fitter Wheel ¥ Binning Y Binning - Options ﬂ
|H-:- Fitters J |1 J |'3am-3J 5 Less <<
Camera 1 Information Guider Information
Camera Idle Camera |die
Cooler power 427% Cooler power 427
% Sensor Temp -30.2 Sensor Temp -30.2
Setpoint: -30.0 Setpoint: -30.0
wf/f\/
e
eyt
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Abbildung 36: Camera Control in Maxim DL
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In der Software erscheint nach jeder Aufnahme das Spektrum in einem Fenster. Dadurch lasst sich
uberwachen, ob die Linien ausreichend aufgeldst, also scharf zu erkennen sind. Zudem muss man
die Belichtung im Laufe des Experiments tUberwachen, um Uber- oder Unterbelichtung festzustellen.

¥

== e[ & B & Q[0 o] W m e B+ LEQG® dWRC
File Edit View Analyze Process Fiter Color Plug-in Window Help

Beteigeuze-086L |

= @)=

Abbildung 37: Beispiel eines aufgenommenen Spektrums in Maxim DL
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Abbildung 38: Verlauf des Spektrums (links) und Uberpriifung der Belichtung (rechts)

Das Programm ,10micron Keypad“ wird verwendet, um das Teleskop wahrend den Aufnahmen zu
steuern. Mit den Tasten N, W, S, E lasst sich das Teleskop in unterschiedliche Himmelsrichtungen
bewegen. Der Aufbau und die Befehle sind dieselben wie beim Handsteuergerat. Da sich dies jedoch
beim Teleskop befindet, wird zur Fernsteuerung des Teleskops die genannte Software eingesetzt.
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Abbildung 39: 10micron Keypad
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Im Programm ,SpecTrac 1.0“ (siehe Abbildung 41) kann man die Belichtungszeit einstellen und hat
Zugriff auf die Guiding Kamera, mit deren Hilfe der Spektrographenspalt tberwacht werden kann. Die
Belichtungszeit lasst sich mit den Einstellungen ,time(s)“ und ,gain“ unter ,Exposure® anpassen.
Damit ein Spektrum aufgenommen werden kann, muss sich der Stern genau auf dem
Spektrographenspalt befinden. Bevor man das Teleskop auf den Stern richtet, muss man den Spalt
mit Hilfe der Software definieren. Danach richtet man das Teleskop auf den Stern und kann genau
sehen, ob er sich auf dem Spalt befindet. Zudem lasst sich mit dem Programm die Fokussierung
durch ,Zoom IN* und ,Zoom OUT" verandern.

o

SETUP GUIDE RCU  SCOPE
time 5) [0.5521[ set |[-][+]
o 6 |z ]I
preset  Star -
Capture

|Frame || Stop ||5I}D |[ms} | Define Box

Guide

Calibrate MNew Log

Settings

About

[18:45:17.17][ LOE] New log started: Log_ 2819 81 _21 18 45 17.txt
[128:45:18.18][ UI] SpecTrack started )
[18:45:18.18][ UI] Dropping frame -
[18:45:24,24][ TIS] Connected to SKYRIS 274M

[18:45:24,24][ TIS] video format RGB24 (1leceexlzea)

[18:45:24.24][ TIS] ain range: 176 to 1823

[18:46:19.19][ UI] Guider stopped -
[128:47:15.15][ UI] Guider stopped
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Abbildung 40: Spectrack 1.0

Im Laufe des Experiments wurde nicht nur das Spektrum von Beteigeuze aufgenommen. Um spéater
die Rohspektren kalibrieren und verbessern zu kénnen, benétigt man zusétzlich Aufnahmen eines
Referenzsterns. Zunachst wurden im Zeitraum von 17:17:01 Uhr bis 17:48:37 Uhr (UTC) insgesamt
43 Spektren von Beteigeuze aufgenommen. Um eine Wellenlangenkalibirerung zu ermdéglichen,
wurde anschlieend der Referenzstern Alhena Gamma Gem spektroskopiert (18:06 bis 18:09 Uhr
UTC). Dieser Referenzstern wurde ausgewahlt, da in ihm die Balmerserie markant ist. Warum dies
eine grol3e Rolle spielt, wird im spateren Verlauf aufgegriffen. Zudem ist es wichtig, in derselben
Messung (also mit nicht zu allzu langem Zeitabstand) auch den Himmelshintergrund aufzunehmen,
welchen man spater von den eigentlich betrachteten Spektren subtrahiert.

Objekt Zeitraum Anzahl der Aufnahmen
Beteigeuze 17:17:01 UTC - 17:48:37 UTC 43
Alhena Gamma Gem 18:06 — 18:09 UTC 2
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7 Kalibrierung der Spektren

7.1 Vorbereitung

Bevor das Spektrum in der Software ,BASS Project” kalibriert werden kann, missen die einzelnen
aufgenommenen Rohspektren zunachst auf das sogenannte Stacking vorbereitet werden. Dieses
wird genutzt, um ein einziges rauscharmeres Spektrum aus vielen Einzelspektren zu erzeugen. Im
Voraus missen jedoch einige Vorkehrungen getroffen werden, damit das Summenspektrum
(Ergebnis des Stackings) weiterverwendet werden kann. Im ersten Schritt werden alle 43
Rohspektren, welche am 21ten Januar 2019 aufgenommen wurden, in die Software ,MaxImDL"
geladen (siehe Abbildung 42). Diese Software wurde im Vorfeld auch fur die Aufnahme der Spektren
genutzt.

~  Select |Qualty | Nign | Color | Combine

Add Fes. ..}

Mark added tems as Casséy by
[T Auto Caidrate V¥ OBJECT
¥ Ao Coler Convet ||V FILTER |

I Make Pixels Square

Description of Selected kem
[Trcolor group “Beteigeuze
|Object: Beteigeuze

{Cortains 43 mages
|Reference Beteigeuze-001L ¢

Close

Abbildung 41: Importieren aller Spektren fir die Nutzung in Maxim DL

AnschlieRend ist es normalerweise notwendig, die Rohspektren auszurichten, sodass alle Spektren
waagerecht sind. Dies war in diesem Fall jedoch nicht nétig, da alle bereits gerade lagen. Danach
werden Uberbelichtete und unterbelichtete Spektren aussortiert. Zu niedrig belichtete Spektren
kénnen zu Rauschen fihren und Uberbelichtete Spektren besitzen eine zu hohe Sattigung. So werden
Spektren mit einem Belichtungswert unter 15.000 ADU (ADU bedeutet Anlalog Digitale Einheit) und
Spektren mit einem Belichtungswert von ber 50.000 ADU aussortiert. Nach diesem Schritt waren
insgesamt noch 13 Rohspektren vorhanden, welche fir das Stacking genutzt werden konnten. Es
konnten also circa 70 Prozent der Rohspektren nicht weiterverwendet werden.

L

BEJ
Miimum Ve Ve <]

Abbildung 42: Beispiel eines Spektrums in MaxImDL (In Screen Stretch erkennt man die Belichtungswerte)
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Zuletzt muss noch festgestellt werden, ob eine Verschiebung auf der Wellenlangenachse vorliegt.
Hierfur wird die Funktion ,Animate‘ genutzt, bei welcher Gruppen von Bildern in einer Animation
aneinandergereiht werden, damit man einfach erkennen kann, ob alle Ubereinanderliegen. Wirde
man diese Funktion nicht nutzen, wére es sehr aufwendig diesen Aspekt zu untersuchen. Ergebnis
des Tests war, dass keine Verschiebung vorlag und die Spektren somit auch auf der
Wellenldngenachse nicht ausgerichtet werden mussen. Zuletzt wird die Summe der 13 Spektren
durch den Stacking-Prozess zusammengefiihrt, sodass das Endprodukt ein einzelnes Spektrum mit
hoherem Signal-Rausch-Verhéltnis ist. Es werden eine IEEE (vollstandige Auflésung), eine 32 Bit und
eine 16 Bit Version exportiert. Im Folgenden wird jedoch nur die 32 Bit Version weitergenutzt.

7.2 Wellenlangenkalibrierung

Nun wird das Summenspektrum sowie das Spektrum des Referenzsterns Alnena Gamma Gem in der
Software ,BASS Project” gedffnet. Fur das Referenzspektrum wurde kein Stacking genutzt, da fur die
Wellenlangenkalibrierung kein hoch aufgeldstes Spektrum des Referenzsterns bendtigt wird.
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Abbildung 43: Nicht kalibrierte Spektren (griin: Referenzstern, blau: Beteigeuze)

Zunachst wird der Himmelshintergrund vom Spektrum subtrahiert, damit dieser das Ergebnis nicht
beeinflusst. Hierbei werden ein Bereich tUber dem Spektrum, ein Bereich unter dem Spektrum sowie
das Spektrum selbst ausgewahlt. Daflr muss das Spektrum waagerecht liegen.
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Abbildung 44: Auswahlen und Subtrahieren des Himmelhintergrundes (oben/unten: Himmel; Mitte: Spektrum)
sowie das zugehorige Softwaretool
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Nun werden die Wellenlangen kalibriert. Bisher waren die Wellenldngen noch nicht festgelegt und auf
der unteren Achse wurde nur die Einheit Pixel genutzt (siehe Abbildung 44). Fir diese Kalibrierung
wird das Spektrum des Referenzsterns bendtigt, in welchem die Balmer-Serie gut zu erkennen ist. In
Beteigeuzes Spektrum ist diese nicht markant, weshalb das Referenzspektrum aufgenommen wurde.
Damit die Kalibrierung funktioniert und die Spektren genau tibereinanderliegen missen das Spektrum
des Referenzsterns und von Beteigeuze in derselben Messung aufgenommen werden. Die Werte der
Wellenlangen der Balmer-Serie kénnen aus Datenbanken entnommen werden. Es werden die
Spektrallinien (zum Beispiel Ha) ausgewéhlt, damit das Programm berechnen kann wieviel Pixel
einem Angstrom (A) entsprechen.
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Abbildung 45: Fertiggestellte Wellenlangenkalibrierung der Spektren (rot: Spektrallinien der Balmer-Serie)

7.3 Flusskalibrierung

Im Folgenden wird das Spektrum flusskalibiert. Der Ausgangspunkt der Flusskalibrierung ist ein
wellenlangenkalibriertes (wie im vorherigen Abschnitt erlautert) jedoch nicht intensitatkalibriertes
Spektrum. Die Flusskalibrierung stellt eine Intensitatskalibrierung des Spektrums dar, bei welcher das
Ergebnis die Intensitat relativ auf das Intensitditsmaximum korrekt wiedergibt. Am Ende sollte ein
Spektrum vorhanden sein, welches ungefahr dem Verlauf der sogenannten Planck-Kurve des Sterns
entspricht. Fir die Kalibrierung wird ein Referenzspektrum eines Sterns mit demselben Spektraltyp
wie der betrachtete Stern bendtigt. Dieser wird aus der Pickles Datenbank entnommen.
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Abbildung 46: Spektrum eines Sterns mit dem Spektraltypen M2I aus der Pickles Datenbank
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Abbildung 47: Blau: Spektrum von Beteigeuze; Orange: Spektrum des Referenzsterns

In der Software ,BASS Project” werden zunachst die Spektren miteinander dividiert. Ergebnis ist der
lilafarbene Verlauf in Abbildung 49. Der Verlauf dieses Ergebnisses wird abgeschatzt und
anschlie3end wird die Korrektur auf das Spektrum von Beteigeuze angewandt. Daraufhin erhélt man
ein flusskalibriertes Spektrum des Sterns (Abbildung 50). Im Abschnitt 8.1 ,Auswertung® wird ermittelt,
wie genau der Intensitatsverlauf des so kalibrierten Spektrums der Planck-Kurve des Sterns
entspricht.

Beteigeuze M2 lab
DADOS, 200 L/mm

Lo s |

7.0e+5 Points [379.3558 5785114 402 4329,137518.9] 4311383 2
Plot complete
6.00+51 r
] | "/
5.0e+5: Hl“ﬁ!\ A . N‘%\w
0
W
] P‘VWL,,
4.0e+5 | N
i ] | AR
i f‘l L
] | Y
3.0e+51 | N —— O1: Beteigeuze it
] Wy —— 04: Divide Profile Beteigeuze fit by
] N,
2.0e+5] 1
1.0e+57 4 | \=',: -
], | ¥ n.w,v,!’[ll ) %\H
4 Vo
e WA RPN
SN

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500 2000 9500
‘Wavelength (A)

Abbildung 48: Glattung des Verlaufs des dividierten Spektrums
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Abbildung 49: Vollstéandig flusskalibriertes Spektrum von Beteigeuze
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7.4 Normierung

Eine andere Art der Intensitatskalibrierung ist das sogenannte Normieren. Hierbei wird das
Pseudokontinuum des aufgenommenen Spektrums entfernt. Als Pseudokontinuum wird der
verfalschte Verlauf bezeichnet, welcher nicht der wahren Intensitatsverteilung entspricht, mit der der
Stern das Licht ausstrahlt. Faktoren, die die Aufnahme verfélschen kdnnen, kdnnen beispielsweise
der Staub in der Erdatmosphére oder auch die fir die Messung verwendete Gerate wie das Teleskop
oder der Spektrograf sein #4. Durch die Normierung wird der Flux (die Strahlungsintensitat) auf das
Standardniveau 1 gesetzt. So entsteht ein gerader, horizontaler Verlauf auf 1 und nur die
Spektrallinien verbleiben. Das Ergebnis ist ein international vergleichbares Spektrum.

Fur die Normierung wird das wellenlangenkalibrierte Spektrum in die Software ,BASS Project"
geladen. Im ersten Schritt wird das Kontinuum des Spektrums abgeschatzt und anschliel3end wird
das Spektrum durch diesen Verlauf dividiert. So wird das Pseudokontinuum entfernt. Wenn das
Kontinuum nicht genau abgeschétzt wird, ist das Ergebnis ein nicht ganz horizontaler Verlauf.
Besonders an den Randern entstehen oft Fehler.

Das auf diese Art und Weise kalibrierte Spektrum wird spater fur die Auswertung genutzt und die
Spektrallinien werden analysiert.
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Abbildung 50: Normiertes Spektrum von Beteigeuze

4 Koch Bernd, ,Kalibrierung eines 200L/mm-DADOS-Spektrums des Sterns Sirius A mit der Energiesparlampe ESL
Megaman/Ormalight®, Tutorial 1.0, S.27
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8 Auswertung

8.1 Planck-Kurve

Die Planck Kurve des Sterns kann Uber die Software ,BASS Project” als auch lber die Software
,planck” von Matthias Borchardt* festgestellt werden. Im Folgenden werden beide Varianten genutzt.
In das Programm ,planck® kann man die Temperatur eines Sterns eingeben und die Planck-Kurve,
die Farbe, die Wellenlange des Maximums und auch die abgestrahlte Gesamtleistung werden
berechnet. Die bisher angenommene Temperatur von Beteigeuze betragt circa 3.500 K. Daraus ergibt
sich eine abgestrahlte Gesamtleistung von 8,51 MW/m? und ein wie in Abbildung 52 dargestellter
Intensitatsverlauf. Wie man erkennen kann, verschiebt sich das Intensitdtsmaximum des Kontinuums
in den Infrarotbereich des sichtbaren Spektralbereichs.
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Abbildung 51: Planck-Kurve von Beteigeuze in der Software planck
Quelle: http://www.mabo-physik.de/

45 Homepage: http://www.mabo-physik.de/
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Anschlie3end wird eine Planck-Kurve fir Beteigeuze mit Hilfe des Programms ,BASS Project” erstellt.
Erneut wird die Temperatur von 3.500 K eingegeben. Die Software berechnet einen Hochpunkt bei
8279 A, welcher genauer ist, als in der Software ,planck®. Man kann zudem die Parameter Height und
Offset anpassen. Diese beiden Grof3en lassen sich nicht nach Regeln berechnen und folgen somit
keinem bestimmten System. In Abbildung 54 wurden sie so angepasst (Standardeinstellung siehe
Abbildung 53), dass die Planck-Kurve dem Intensitatsverlauf des Spektrums etwas genauer folgt.
Dennoch sieht man, dass der Verlauf der Intensitéat des Spektrums nicht die Planck-Kurve wiedergibt.
Dies kann entweder an der Aufnahme oder an der Kalibrierung des Spektrums liegen. Zudem sind
Spektren von Sternen der Spektralklasse M besonders im roten Wellenlédngenbereich sehr zerkliiftet.
Dies macht die Anpassung der Parameter Height und Offset oft schwierig. 4°
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Abbildung 52: Planck-Kurve (mit Voreinstellungen)
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Abbildung 53: Planck-Kurve (mit angepassten Parametern)

46 Koch Bernd, ,Kalibrierung eines 200L/mm-DADOS-Spektrums des Sterns Sirius A mit der Energiesparlampe ESL
Megaman/Ormalight®, Tutorial 1.0, S.58
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8.2 Analyse der Spektrallinien

Nach der Wellenlangenkalibrierung und Normierung des Spektrums lassen sich die Ergebnisse mit
internationalen Forschungen vergleichen. Im Folgenden wird die Analyse des Spektrums anhand der
Spektrallinien dargelegt. Hierfur wurde unter anderem der Spektralatlas von Richard Walker
herangezogen. In diesem werden Spektren von Sternen unterschiedlicher Spektralklassen analysiert.
Zudem wurden mehrere Seiten aus dem Internet genutzt, um die Spektrallinien und -banden zu
ermitteln. Nach einer Recherche stellte sich leider heraus, dass fir den Wellenlangenbereich ab ca.
8900 A keine, beziehungsweise fiir die Ermittlung der Spektrallinien nicht niitzliche, Forschungen
vorhanden sind. Somit konnten die Spektrallinien und -banden in diesem Abschnitt nicht bestimmt
werden. Besonders auffallig ist eine Bande zwischen ca. 9400 und 9500 A. Wahrscheinlich handelt
es sich um eine Bande des TiO (Titanoxid), mit hundertprozentiger Sicherheit kann dies jedoch nicht
gesagt werden.

Wie man in Abbildung 55 erkennt, zeichnet sich das Spektrum besonders durch viele Molekilbanden
aus. Besonders markant sind die Molekilbanden von TiO (Titanoxid), da sie eine hohe Intensitat
haben. Dies ist ein Hauptmerkmal der Spektren von M Sternen. Die Fraunhofer H und K Linien (also
die Ca Il Linien bei 3968,47 beziehungsweise 3933,66 A) sowie die Ha Linie der Balmer Serie sind
auch besonders aufféllig. Zudem sind mehrere tellurische Linien des O, markant. Verstreut sind auch
noch Banden der CaH und MgH Molekile zu erkennen.
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Abbildung 54: Analyse des Spektrums anhand der Spektrallinien

Quellen fur die Spektrallinien/-banden: http://spektros.de/betel/betel.html (Zugriff: 04.19) und Kursunterlagen
Sternspektroskopie
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8.3 Feststellung des Spektraltyps

Im Folgenden wird davon ausgegangen, dass der Spektraltyp nicht bekannt ist und anhand des
Spektrums ermittelt werden muss. Allein die Tatsache, dass das Spektrum von den Banden des
Molekdls TiO gepragt ist, lasst darauf schlieRen, dass der Stern entweder den Spektraltypen M oder
den Spektraltypen K besitzt. Nun wird jedoch mithilfe des Flussdiagramms, welches bereits im
Abschnitt 2.2 ,Spektralklassifizierung“ erldutert wurde, versucht, die Spektralklasse von Beteigeuze
herauszufinden (siehe Abbildung 56). Die gewahlten Verzweigungen sind dabei rot markiert.

Version 2

Balmerlinien | nein » Hund K nein Spektraltyp
vorhanden? vorhanden? (0]

Verwendete Linien:
~ Fraunhofer K (Ca Il K 3934A) ia ja Spektraltyp
— Fraunhofer H (Ca Il H 3968A) Cl

- Balmerlinie Hy, 4340A o K nein . EEREE
- Fel, 43265A ar o

vorhanden? B

h 4

A

Abbildung 55: Flussdiagramm zur Ermittlung des Spektraltyps

Quelle: Kursunterlagen Sternspektroskopie

In der ersten Verzweigung wird danach gefragt, ob die Balmerlinien vorhanden sind. Wie im
vorherigen Abschnitt bereits erwadhnt wurde, kann man Ha in dem Spektrum gut erkennen. Bei den
Wellenlangen der restlichen Linien kann man jedoch nicht mit Sicherheit sagen, ob es tatsachlich die
Balmerlinien sind. Somit ist deren Identifikation nicht méglich (siehe Abbildung 57). Weil hier die
Balmerlinie Hy betrachtet wird (siehe ,Verwendete Linien® in Abbildung 56), wird die Frage nach den
Balmerlinien mit ,nein® beantwortet.

Abbildung 56: Ha (links) und Wellenldnge von Hy - Identifikation nicht mdglich (rechts)

Im zweiten Schritt méchte man ermitteln, ob in dem Spektrum die H und K Linien (Ca Il K 3934 A und
Ca ll H 3968 A) vorhanden sind. Mit einem Blick in den niedrigen Wellenlangenbereich des Spektrums
erkennt man, dass diese nicht nur vorhanden, sondern auch sehr markant sind. Die Fraunhofer H
und K Linien wurden in Abbildung 58 markiert.

Abbildung 57: Fraunhofer H und K Linien (Ca )

So kann man mithilfe des aufgenommenen Spektrums und des Flussdiagramms darauf schliel3en,
dass Beteigeuze entweder den Spektraltyp K oder M hat.
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9 Anhang

9.1 Fehlerdiskussion

Ungenauigkeiten im Spektrum (die beispielsweise bei der Planck-Kurve ersichtlich wurden) kdnnen
unterschiedliche Grunde haben. Zu diesen z&ahlen Witterungseinflisse, Beeinflussung durch die
Atmosphéare und ungenaue Kalibrierung.

Bei der Auswertung des Spektrums trat das Problem auf, dass in Recherchen keine Anhaltspunkte
fur die Spektrallinien des Infraroten Strahlungsbereiches gefunden werden konnten. So bestand leider
nicht die Moglichkeit zu ermitteln, welche Spektralbanden und —linien in diesem Bereich des
Spektrums zu erkennen sind.
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