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4.1 Durchführung der Messungen . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

4.1.1 Remote Control . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
4.1.2 Aufnahme der Spektren . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

4.2 Auswertung der Spektren . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
4.2.1 Vermessung der Radialgeschwindigkeiten . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
4.2.2 Messung der Elektronentemperatur von NGC 2392 . . . . . . . . . . . . . 13
4.2.3 Messung der Elektronendichte von NGC 2392 . . . . . . . . . . . . . . . . 13

5 Fehlerdiskussion 15
5.1 Seeing . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
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1 Fragestellung und Zielsetzung des Projekts

In unserer Projektarbeit des Projektkurses Astronomie haben wir mit Hilfe von Spektroskopie
die Radialgeschwindigkeit des Planetarischen Nebels NGC 7662 gemessen. Da wir jedoch In-
teresse hatten, das Thema weiter zu verfolgen und zu vertiefen, befassten wir uns weiter mit
Planetarischen Nebeln und führten unsere Messungen an weiteren Planetarischen Nebeln fort.
Während unseren Arbeiten stießen wir auf ein Paper [5], welches sich ausführlich mit der Struk-
tur des Nebels NGC 2392 befasst. Die Autoren der Arbeit hatten dafür an verschiedenen Spalt-
positionen Geschwindigkeitsmessungen an der [NII]-Linie durchgeführt und so ein räumliches
Modell des Nebels erstellt. Da wir den Nebel zuvor ebenfalls spektroskopiert hatten, dabei je-
doch auch andere Wellenlängen untersucht hatten, orientierten wir uns im Weiteren an den
bisherigen Ergebnissen des Papers. Zu den zu vermessenden physikalischen Parametern zählen
wir unter anderem, ähnlich wie in unserer Projektarbeit, die Ausdehnungs- beziehungsweise Ra-
dialgeschwindigkeit Planetarischer Nebel, da sich diese kontinuierlich ausbreiten, was sich unter
anderem mithilfe des Dopplereffekts ermitteln lässt. Ebenso befassen wir uns mit der Elektro-
nentemperatur und -dichte, wobei ersteres die kinetische Energie der negativen Ladungsträger
und letzteres deren Dichte im Nebelmedium beschreibt.

2 Planetarische Nebel

2.1 Entstehung Planetarischer Nebel

Bevor sich ein sonnenähnlicher Stern dem Ende seiner Entwicklungsphase zuneigt und sich von
einem Roten Riesen zum Weißen Zwerg entwickelt, wird in dessen Kern die Kernfusion von Was-
serstoff zu Helium betrieben. Dies bewirkt einen hohen Strahlungsdruck nach außen, welcher der
hohen sterneneigenen Gravitation entgegenwirkt und einen Kollaps somit verhindert. Dieser Zu-
sammenhang wird als hydrostatisches Gleichgewicht bezeichnet. Wenn der Wasserstoffvorrat
der Sterne jedoch aufgebraucht ist, kommt es zur Kernfusion von Kohlenstoff zu Sauerstoff,
da sich der Stern aufgrund des schwächeren Strahlungsdrucks kurzzeitig zusammenzieht, was
eine zeitweilige Verdichtung zur Folge hat. Diese sorgt für einen Anstieg der Temperaturen
und ermöglicht somit Fusionen schwererer Elemente wie der von Helium zu Kohlenstoff, welche
abhängig zur Kernnähe und den damit verbundenen unterschiedlichen Druck- und Temperatur-
verhältnissen ablaufen. Da die Heliumfusion ziemlich temperaturempfindlich verläuft und somit
ein relativ geringer Temperaturanstieg bereits eine drastische Erhöhung der Fusionsgeschwin-
digkeit zur Folge hat, welche wiederum einen zusätzlichen Temperaturanstieg durch die hohe
Energiefreisetzung bewirkt, kommt es zu alternierenden Ausdehnungs- und Kontraktionspro-
zessen im Stern, die weitere Temperaturschwankungen auslösen. Daraus resultiert eine starke
Pulsation des Sterns, welche den nun entstandenen roten Riesen ziemlich instabil werden lässt
und zum Auswerfen der äußeren, heterogenen Sternatmosphären ins interstellare Medium führt.
Die Temperatur des Kerns erhöht sich dabei von circa 15.000.000K auf etwa 100.000.000K. Die-
ses ausgeworfene Gas der Sternhülle, welches auch als Sternwind bezeichnet wird, besitzt anfangs
eine Temperatur von circa 10.000K und dehnt sich mit einer Geschwindigkeit von ungefähr 20-
40 km/s aus, was in astronomischer Relation vergleichsweise langsam ist. Die Dichte des Gases
ist mit anfangs circa 1.000.000 Teilchen/cm3 außerordentlich gering und nimmt mit zunehmen-
dem Alter des Nebels sowie mit zunehmendem Abstand zum Zentralstern kontinuierlich ab.
Währenddessen wird der heißer werdende Kern durch das Ausschleudern der Materie immer
weiter freigelegt, wobei sich seine Farbe von Orange über Gelb bis hin zu Weiß und schließlich
Blau ändert. Im Inneren des Weißen Zwerges laufen nun keine thermonuklearen Fusionsprozesse
mehr ab. Dies sorgt dafür, dass hochenergetische ultraviolette Photonen ausgestrahlt werden,
welche die zuvor ausgeworfene Materie ionisieren und folglich aufleuchten lassen, wodurch das
Gas als leuchtender Nebel sichtbar wird. Der Stern im Zentrum hat mittlerweile das Stadium
des hochverdichteten und heißen Weißen Zwergs erreicht und ist für die nächsten 10.000 Jahre
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für die Ionisierung der Nebelmaterie verantwortlich, womit für dessen Sichtbarkeit gesorgt wird.
Diese entstandenen Nebel bestehen hauptsächlich aus Wasserstoff (70%) und Helium (28%). Der
Rest wird hauptsichtlich durch Sauerstoff, Stickstoff, Neon, Schwefel und Argon gebildet. Dazu
können sie Durchmesser von ein bis zwei Lichtjahren erreichen. Die meisten Planetarischen Ne-
bel bleiben für circa 10.000 Jahre sichtbar, bis die Energieausstrahlung des Zentralsterns sowie
die Dichte des Nebels abnimmt und beim Gas eine Rekombination, also eine neutralisierende
Reaktion positiv und negativ geladener Teilchen, eintritt.

2.2 Der Planetarische Nebel NGC 2392

http://bit.ly/395HCiD

Abbildung 1: NGC 2392 - Aufnah-
me des Hubble-Weltraumteleskops

Unser primäres Forschungsobjekt für diese Arbeit stellt der
Planetarische Nebel NGC 2392 (Abb. 1) dar, welcher auf-
grund seines markanten Aussehens oftmals auch als ,,Eski-
monebel” betitelt wird. Wilhelm Herschel entdeckte NGC
2392 erstmals am 17. Januar 1787 und prägte den Na-
men ,,Planetarischer Nebel”, weil ihn die Farbe an das
Aussehen des Planeten Uranus im Teleskop erinnerte. Er
lässt sich bereits mit relativ kleinen Teleskopen am Nacht-
himmel, genauer im Sternbild Zwillinge beobachten. Dabei
befindet sich der Nebel rund 3.000 Lichtjahre von unse-
rem Sonnensystem entfernt und umfasst eine Ausdehnung
von etwa 0,7 Lichtjahren [16]. Mit einem Alter von un-
gefähr 9.300 Jahren [5] ist NGC 2392 für astronomische
Verhältnisse zwar noch ziemlich jung, allerdings zeichnen
sich Planetarische Nebel unter anderem auch durch ihre
geringe Lebensdauer aus, da der Zentralstern die sich kon-
tinuierlich ausdehnende Nebelmaterie irgendwann nicht
mehr ionisieren und somit zum Leuchten anregen kann. Io-
nisiert werden die Schalen des Planetarischen Nebels vom
Zentralstern HD 59088, welcher zwar die 40-fache Leuchtkraft unserer Sonne aufweist, mit ei-
ner Oberflächentemperatur von circa 40.000 K [16] jedoch bereits kühler als die meisten weißen
Zwerge bleibt. Bezüglich der Morphologie des Eskimonebels lässt sich herausstellen, dass er aus
zwei konzentrischen Hüllen besteht, welche sich unterschiedlich schnell ausdehnen und wahr-
scheinlich ausschlaggebend für die bipolare Struktur des Nebels sind, auch wenn dieser, aus
unserer Perspektive, als kreisrund erscheint. Dies lässt sich unter anderem darauf zurückführen,
dass wir als Betrachter von der Erde aus in seine Polarachse hineinblicken. Andernfalls wären
rein optisch wohl unter anderem große morphologische Ähnlichkeiten zum Katzenaugennebel
NGC 6543 (Abb. 5) oder Saturnnebel NGC 7009 festzustellen (vgl. Abb. 3) [5]. Die innere Scha-
le weist eine abgeplattete, erdnussähnliche Struktur auf und dehnt sich dabei deutlich schneller
aus als die äußere, welche eine an den Polen abgeflachte Form besitzt (Abb. 2). Dies würde
unter anderem bedeuten, dass die äußere Hülle bei annähernd gleicher Entstehungszeit schon in
ungefähr 1.250 Jahren von der inneren eingeholt werden würde, was entweder darauf schließen
lässt, dass diese über die Zeit an Geschwindigkeit zugenommen hat oder später entstanden sein
muss. Dabei bleibt allerdings auch anzufügen, dass die innere den Rand der äußeren Schale noch
nicht erreicht zu haben scheint. Des Weiteren sind drei kappenähnliche Strukturen festzustellen,
welche denen des Katzenaugennebels morphologisch erneut ähneln und in drei unterschiedliche
Richtungen zeigen und demzufolge als Nord, West und Süd bezeichnet werden, wobei die Nord-
und Süd-Kappen von uns weg zeigen und uns die West-Kappe als Betrachter zugeneigt ist.
Trotz ihrer räumlichen Nähe zur inneren Schale werden diese Kappen aufgrund der Expansi-
onsgeschwindigkeitsdifferenzen eher der äußeren Hülle zugeordnet oder als Massenverlust einer
Pulsation angesehen.
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Abbildung 2: Dreidimensionale Struktur des Planetarischen Nebels NGC 2392 nach
Garćıa-Dı́az [5]

Abbildung 3: Nach dem Modell von Garćıa-Dı́az weist der Eskimonebel NGC 2392 um 90°
rotiert Ähnlichkeiten mit dem Katzenaugennebel auf (Abb. 5) [5]
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3 Grundlagen zur Untersuchung Planetarischer Nebel

3.1 Dopplereffekt

https://bit.ly/2SRtCBW

Abbildung 4: Veranschaulichung des Doppleref-
fektes

Der Dopplereffekt beschreibt im Wesentli-
chen eine Frequenzänderung von ausgesende-
ten Wellenlängen, welche abhängig von der
jeweiligen Bewegungsgeschwindigkeit und -
richtung der Quellen und Empfänger ist. In
Bezug auf elektromagnetische Strahlung, wel-
che ebenfalls Welleneigenschaften besitzt, re-
sultiert dies bei einer relativen Annäherung
in einer sogenannten Blauverschiebung des
Lichts, also einer ,,Verkürzung” oder ,,Stau-
chung” der entsendeten Wellenlängen, oder
analog, bei einer relativen Zunahme an Di-
stanz zwischen den beiden Punkten, in einer
Rotverschiebung des Lichts, also einer ,,Verlängerung” oder ,,Streckung” der entsendeten Wel-
lenlängen (Abb. 4) [4] [15]. Anhand dieses Phänomens lassen sich also im Endeffekt auch, unter
Berücksichtigung unserer Eigenbewegung als Beobachter, die Radialgeschwindigkeiten der Pla-
netarischen Nebel bestimmen. Wenn nun also davon ausgegangen wird, dass Planetarische Nebel
gleichmäßig in alle Richtungen expandieren, so wäre in dem Spektrum des Zentrums des Nebels
jede Emissionslinie in eine rot- und blauverschobene Linie aufgespalten, was auf unsere Aufnah-
men zutrifft. Durch die Verwendung eines Langspaltspektrographen erhält man letztendlich ein
zweidimensionales Spektrum als Ergebnis, bei welchem sich die Wellenlänge auf der x-Achse und
die vertikale Spaltposition auf der y-Achse befindet. Somit lässt sich bei uns also, falls der Spalt
lang genug sein sollte, nicht nur ein Spektrum des Mittelpunktes des Nebels erhalten, sondern
für alle Positionen von Mitte bis Rand des Nebels eine Aussage über die entsprechende Radial-
geschwindigkeit treffen. Nichtsdestotrotz sollte vor den Aufnahmen der Spektren sichergestellt
werden, dass die Spektrographen korrekt eingestellt sind, was sich unter anderem mithilfe von
Kalibrieraufnahmen bewerkstelligen lässt.

3.2 Licht Planetarischer Nebel

Alle galaktischen Nebel weisen bei ihrer Spektroskopie ein Emissionslinienspektrum auf. Diese
entstehen, wenn Elektronen in den Atomen des Nebels bei bestimmten Energieanregungen für
einen kurzen Augenblick, ca. 10−8s, auf äußere Schalen des Atoms springen und sofort wieder
in den Grundzustand zurückfallen. Bei letzterem wird ein Photon erzeugt, dessen Wellenlänge
der Energiedifferenz der beiden Schalen entspricht. Bei verschiedenen Atomen entstehen so so-
genannte Serien, da die Übergänge jedes Atoms nur ganz bestimmte Wellenlängen von Licht
erzeugen können. Am bekanntesten ist die Balmer-Serie des Wasserstoffatoms mit der im Bezug
auf die Stärke dominierenden Hα-Linie bei 656,3nm, welche für die rote Färbung einiger Nebel
verantwortlich ist. Diese Serie entsteht bei den Übergängen von Elektronen von einem höheren
Niveau auf Schale n = 2 und erzeugt Linien im Bereich 360nm - 656nm. Alle anderen Serien des
Wasserstoffs liegen außerhalb des sichtbaren Lichts, wie die Lyman-Serie, welche im Ultraviolet-
ten liegt, oder die Pfund-Serie, welche im Infraroten liegt. Wenn man einige Planetarische Nebel
beobachtet, fällt dem Betrachter eine überwiegend grün-bläuliche Färbung auf. Diese stammt
von sogenannten ,,verbotenen Linien”.
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3.3 Verbotene Linien

http://bit.ly/3hVvGEe

Abbildung 5: Katzenaugen-
nebel NGC 6543

Im Jahre 1864/1865 untersuchte William Huggins zum ersten
Mal überhaupt das Spektrum des Planetarischen Nebels NGC
6543, auch bekannt als ,,Katzenaugennebel” (Abb. 5). Er fand
im grün-blauen (türkisen) Spektralbereich zwei eng benachbarte
Linien, ein sogenanntes Dublett. Da die Linien danach im Labor
keinem bekannten Element zugeordnet werden konnten, wurden
sie zunächst ,,Nebuliumlinien” genannt, angelehnt an die Ent-
deckung im Planetarischen Nebel. 1928 identifizierte der ameri-
kanische Astrophysiker Ira S. Bowen [10] diese Linien als zwei
Übergänge des zweifach ionisierten Sauerstoffs O++. Diese haben
allerdings eine so geringe Übergangswahrscheinlichkeit, dass sie
selbst bei geringen Dichten, wie bei einem künstlichen Vakuum
auf der Erde, nicht auftreten. Angeregt werden die Elektronen
im Grundniveau durch Stöße mit freien Elektronen. Doch bevor
sie wieder auf das Grundniveau zurückfallen, verlassen sie unter
Laborbedingungen aufgrund von Stößen mit freien Elektronen
das angeregte Niveau. Erst unterhalb einer Teilchendichte von 108/cm3, wie sie in einem Pla-
netarischen Nebel vorliegt, wird der Übergang wahrscheinlich [17]. Aufgrund dieser niedrigen
Übergangswahrscheinlichkeit nennt man sie auch ,,verbotene Übergänge” beziehungsweise ,,ver-
botene Linien”. Während in der Chemie der Ionisationsgrad durch hochgestellte Pluszeichen
gekennzeichnet wird, verwenden die Astronomen römische Zahlen. O++ entspricht somit [OIII],
wobei die eckigen Klammern zu erkennen geben, dass es sich um verbotene Linien handelt.

3.4 Messverfahren der Elektronentemperatur und Elektronendichte

Um das Verständnis für die Ermittlung der weiteren physikalischen Parameter zu erlangen,
ist es nötig, die Energieniveaus der Atome der Planetarischen Nebel genauer zu untersuchen.
Elektronen in den Atomen können unter anderem durch Stöße in ein höheres Niveau angeregt
werden. Diese Anregungsrate La wird mit

La = Ne · n1 · g2

g1
· q21 · e

−∆E12
k·Te

mit ∆E = h · f21 berechnet. g1 bezeichnet dabei das statistische Gewicht von Niveau 1 und
g2 das statistische Gewicht von Niveau 2. q21 und q12 sind dabei die Wahrscheinlichkeiten der
Stoßabregung (q21) und Stoßanregung (q12) und n1 die Besetzung von Niveau 1. Bei k handelt
es sich um die Boltzmann-Konstante.

Niveaus können durch Stöße nicht nur angeregt, sondern auch entleert werden. Diese Rate
der Abregung Lc (c: Collision) oder auch ,,Kühlungsrate” genannt, da der Nebel durch diese
Abregung gekühlt wird, kann mit

Lc = Ne · n2 · q21 · h · f21

berechnet werden. Ne ist dabei die Elektronendichte, n2 die Besetzung von Niveau 2 und f21 die
Frequenz des Übergangs. Fortführend lässt sich q21 mit

q21 = 8, 6 · 10−6 · Ne·n2·Ω12√
Te·g2

berechnen [1], wobei Ω12 ≈ 1 beträgt. Zuletzt muss die ebenfalls mögliche Entleerung eines
angeregten Zustands durch Strahlung betrachtet werden. Deren Linienstärke j21 beträgt:

j21 = n2 ·A21 · h · f21 = Ne · n1 · q12 · h · f21

6
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Da die Anregung der Niveaus also nur durch Stöße, die Abregung jedoch sowohl durch Stöße als
auch durch Strahlung erfolgen kann, lässt sich folgendes Gleichgewicht aufstellen:

Ne · n1 · q12 · h · f12 = Ne · n2 · q2 · h · f21 + n2 ·A21 · h · f21

A21 bezeichnet dabei die Übergangswahrscheinlichkeit der spontanen Emission. Dieses Gleich-
gewicht wird im Anschluss nach n1 und n2 umgestellt, um das Verhältnis

n2
n1

= Ne·q12

A21
· 1

1+
Ne·q21
A21

zu bilden. Somit ergibt sich für die Linienstärke j21 der Emission von Niveau 2 auf 1:

j21 = Ne · n1 · q12 · h·f21

4π ·
1

Ne·q21
A21

+1

Um nun die Elektronentemperatur und Elektronendichte berechnen zu können, müssen die
Grenzfälle in besonders dichtem und dünnem Gas betrachtet werden.

In sehr dichtem Gas (Ne >> 0) geschieht die Entleerung des angeregten Niveaus durch Stöße
sehr viel häufiger als die Strahlungsabregung. Dies sorgt dafür, dass die Intensität j21 in dichtem
Gas sehr gering ist, da der Term A21

q21
sehr viel kleiner als 1 wird.

http://bit.ly/3ihhZQi

Abbildung 6: Energieniveaus
von [OIII]

In sehr dünnem Gas kann dagegen die Entleerung durch Stöße
vernachlässigt werden. Das bedeutet, dass hier auf jede Stoßanre-
gung eine Strahlungsabregung folgt und somit Abstrahlung und
Stoßanregung im Gleichgewicht liegen. Daher ist hier die Inten-
sität der verbotenen Linien deutlich stärker als die der Rekom-
binationslinien. Beim Sauerstoff liegen die unteren Niveaus sehr

dicht beieinander (Abb. 6). Daher ist der Term e−
∆E
k·Te in diesem

Fall wenig abhängig von der Elektronentemperatur. Die Anre-
gungspotenziale des [OIII]-Ions betragen 2,5eV für das Niveau
1D2 und 5,3eV für 1S0. Die verbotene Linie bei 4363�A wird beim
Übergang 1S0 → 1D2 emittiert. Die Übergänge von 1D2 → 3P12

entsprechen den Linien 5007�A und 4959�A.
Das Verhältnis der Linienstärken der beiden [OIII]-Linien

j(5007�A)

j(4959�A)
beträgt konstant ca. 2,9 [1]. Mit steigender Nebeltem-

peratur erhöht sich die Besetzungszahl des Niveaus 1S0 im Verhältnis zum Niveau 1D2. Dies
führt zu einer helleren Linie 4363�A im Verhältnis zu den Linien 4959�A und 5007�A. Deshalb ist
es möglich, die Elektronentemperatur über das Verhältnis R der Linienstärken (Intensitäten) zu
bestimmen:

R = j(5007�A)+j(4959�A)

j(4363�A)
= j(1D2→3P2)+j(1D2→3P1)

j(1S0→1D2)

Nach Einsetzen der Werte folgt nach Agnes Acker [1]:

R = 8, 32 · e
−3,29·104

k·Te · 1
c mit c = 1 + 4, 5 · 10−4 · Ne[cm−3]√

Te[K]
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Dieses Verhältnis R ist also stark von der Elektronentemperatur des Nebels abhängig. Für
gewöhnliche Nebeldichten von Ne ≈ 10000cm−3 kann c ≈ 1 angenommen werden. Die Umfor-
mung nach Te ergibt:

Te =
3,29·104

ln( R
8,32 )

So wie das Verhältnis der [OIII]-Linien zur Bestimmung der Elektronentemperatur dient,
kann das Verhältnis der [SII]-Linien zur Bestimmung der Elektronendichte genutzt werden. Da
die beiden Energieniveaus des angeregten Zustands sehr dicht beieinander liegen (Abb. 7), ist
das Intensitätsverhältnis beider Linien sehr wenig temperaturempfindlich.

Abbildung 7: Energieniveaus
von [SII]

Für dieses Verhältnis gilt:

j(6716�A)

j(6731�A)
= n2a·A2a1·∆E2a1

n2b·A2b1·∆E2b1
≈ n2a·A2a1

n2b·A2b1

wobei A2a1 die Übergangswahrscheinlichkeit von 2D5/2 → 4S3/2

und A2b1 die von 2D3/2 → 4S3/2 angibt. ∆E gibt jeweils die Ener-
giedifferenzen der Niveaus an. Setzt man nun die Besetzungszah-
len der Niveaus ein, ergibt sich:

j(6716�A)

j(6731�A)
= q12a

q12b
·

1+
Ne·q21b
A2b1

1+
Ne·q21a
A2a1

Bei der anschließenden Betrachtung der Grenzfälle lässt sich für
sehr niedrige Dichten Ne·q2a1

A2a1
<< 1 annehmen. Daher folgt für die

beiden Niveaus a und b:

q12a = g2a

g1
· q2a1 · e−

∆E
k·Te sowie q12b = g2b

g1
· q21b · e−

∆E
k·Te

Das Einsetzen in das Verhälnis ergibt:

j(6716�A)

j(6731�A)
= q12a

q12b
= g2a

g1
· q21a·e

− ∆E
k·Te

q12b·e
− ∆E

k·Te
· g1

g2b
= q21a

q21b
· g2a

g2b
≈ g2a

g2b

webei q21a ≈ q21b angenähert werden kann. Setzt man nun die
statistischen Gewichte g2a = 6 für das Niveau 2D5/2 und g2b = 4 für das Niveau 2D3/2 ein, ergibt

sich für das Verhältnis der Intensitäten der Grenzwert j(6716�A)

j(6731�A)
= 1, 5 [14]. Geht man dagegen

von einer sehr hohen Dichte aus, dominiert die Stoßabregung gegenüber der Strahlungsabregung,
wodurch Ne·q21a

A21a
>> 1 angenommen werden kann. In diesem Fall folgt für das Verhältnis der

Linienintensitäten der Grenzwert j(6716�A)

j(6731�A)
≈ 0, 38 [14].

Bildet man also das Verhältnis R[SII] = j(6716�A)

j(6731�A)
der gemessenen Linienintensitäten, kann

daraus die Elektronendichte bestimmt werden [14]:

Ne = 100 ·
√
Te ·

R[SII]−1,49

5,62−12,8·R[SII]
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4 Messung der physikalischen Parameter Planetarischer Nebel

4.1 Durchführung der Messungen

4.1.1 Remote Control

Abbildung 8: Aufnahme der Spektren
über Remote Control in der Privat-
sternwarte von Herrn Koch

Bedingt durch die aktuelle Covid-19-Pandemie war es
uns nicht möglich, unsere schuleigene Sternwarte für die
Aufnahme der Spektren der Nebel zu benutzen, sodass
wir auf Alternativen ausweichen mussten, um die not-
wendigen Grundlagen für unsere Arbeit erbringen zu
können. Dabei bot sich die private Sternwarte unseres
Betreuers Herrn Koch an, welche wir dann selbst, von
zuhause aus, über das Programm

”
Zoom“ steuern konn-

ten, was sowohl einige Vor- als auch Nachteile mit sich
brachte. So ist die generelle Lichtverschmutzung durch
die günstige Lage des privaten Teleskops im Westerwald
allgemein reduziert, was unter anderem zu präziseren
Messwerten verhilft, während die recht professionelle
Ausrüstung unseres Betreuers ebenfalls dazu beiträgt.

Dies geschieht allerdings auf Kosten der gewissen Atmosphäre, welche man für gewöhnlich mit
der Spektroskopie vor Ort assoziiert, da durch das

”
Remote Control“ die direkte Nähe zur

Ausrüstung fehlt. Darüber hinaus ist von uns somit auch keine manuelle Justierung der Geräte
erforderlich, wodurch ebenfalls ein Teil der typischen Arbeit am Teleskop und Spektrographen
wegfällt. Dies bedeutet jedoch auch, dass einem die Kälte einer kühlen Herbstnacht größtenteils
erspart bleibt und man stattdessen die Ergebnisse sofort auf sein Display übertragen bekommt.
Ein weiterer Nachteil besteht darin, dass wir die Arbeit am Teleskop, wie das Montieren des
Spektrographen, nicht selbst durchführen und damit nur die Bedienung der Software (Abb. 8)
übernehmen konnten. Folglich lässt sich also konkludieren, dass das Remote Control zwar diverse
Vorteile, wie etwa akkuratere Ergebnisse, mit sich bringt, man andererseits jedoch auch durch
die fehlende räumliche Nähe zur Ausrüstung mit einer anderen, eher gewöhnungsbedürftigen
Situation konfrontiert wird.

4.1.2 Aufnahme der Spektren

https://bit.ly/2WD35dK

Abbildung 9: Aufbau des
LHIRES III Gitterspektro-
graphen

Bei der Aufnahme der Spektren in der Privatsternwarte von
Herrn Koch kam ein Celestron 14 Teleskop (0,35m @ f/11) zum
Einsatz. Als Spektrograph wurde für die Messung der Radial-
geschwindigkeiten der LHIRES III Spalt-Spektrograph (Abb. 9)
verwendet, da dessen Spalt lang genug ist, um auch die Randbe-
reiche des Nebels zu erfassen und er eine spektrale Auflösung von
R = 10.000 - 18.000 besitzt, wodurch die Messergebnisse einzel-
ner Linien genauer wurden. Die Messungen wurden an den einzel-
nen Nebeln in den Bereichen Hα, [OIII] und [SII] durchgeführt.
Auf diese Weise haben wir im Frühjahr 2020 insgesamt zehn Pla-
netarische Nebel in verschiedenen Wellenlängen spektroskopiert.
Dazu wurde bei der Spektroskopie des Nebels NGC 2392 der DA-
DOS Spalt-Spektrograph mit einem niedrigauflösenden 900L/mm
Gitter verwendet, um einen großen Bereich des Spektrums auf-
nehmen zu können und aus dem Verhältnis verschiedener Linien
Elektronentemperatur und Elektronendichte bestimmen zu können. Als Kamera verwendeten
wir eine STF-8300M. Diese hat einen 16-Bit CCD-Sensor, welcher nur monochromatische Auf-
nahmen anfertigen kann. Da für die Aufnahme von Spektren jedoch keine Farbkamera nötig ist
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und nur für zusätzliches Bildrauschen sorgt und die vielen Helligkeitsstufen von 16-Bit für ge-
nauere Ergebnisse sorgen, erwies sie sich für uns als sehr geeignet. Um die Position der gesuchten
Objekte am Himmel zu ermitteln, verwendeten wir die open-source Software Stellarium. Für die
Steuerung der Kamera kam die Software Maxim DL1 zum Einsatz. In Ergänzung dazu nutzten
wir eine Videokamera, welche seitlich am Spektrographen angebracht wurde und auf dessen Spalt
gerichtet war, um den Nebel digital nachführen zu können. Zusätzlich zu den Lightframes, also
den Belichtungen, nahmen wir sogenannte Darkframes auf, welche in der Auswertung genutzt
werden konnten, um das Bildrauschen nachträglich zu reduzieren.

4.2 Auswertung der Spektren

Um die aufgenommenen Bilder der Spektren zunächst zu kalibrieren, verwendeten wir die dafür
geeignete Software Maxim DL, welche alle notwendigen Funktionen der Bildbearbeitung aufweist
und speziell für die Astrofotografie entwickelt wurde. Dabei wurde zuerst aus der Serie an Dark-
frames mit Hilfe des ,,Stacking”-Verfahrens ein Master-Dark erstellt und im Anschluss auf die
Lightframes angewendet. Die Darkframes werden dabei möglichst unter den gleichen äußerlichen
Bedingungen, also bei gleicher Temperatur und Luftfeuchtigkeit wie die Lightframes, jedoch bei
geschlossenem Sensor aufgenommen. Dies dient dazu, dass nur das Dunkelrauschen, welches bei
jedem elektronischen Bildsensor vorhanden ist, aufgenommen wird und im Anschluss von den
Lightframes subtrahiert werden kann. Dieser Vorgang senkt das Bildrauschen erheblich. Um das
Bildrauschen dann weiterhin zu reduzieren, werden daraufhin Hotpixel2 aus den Summenspek-
tren manuell beseitigt. Das fertig kalibrierte Spektrum wurde daraufhin für die weitere Verar-
beitung in die Software BASS3 geladen. Dort wurde der Scanbereich festgelegt, also in welchem
Bereich des Bildes sich das Spektrum befindet und eine Wellenlängenkalibrierung durchgeführt.
Dies geschieht, indem bekannten Linien deren jeweilige Wellenlänge zugeordnet wird, woraus
BASS eine Funktion aufstellt, die jedem horizontalen Pixel eine Wellenlänge zuordnet. Diese ist
in der Theorie zwar eine lineare Funktion, meist wird das Spektrum durch das Messverfahren in
den Randbereichen jedoch künstlich verzerrt, wodurch für eine gute Wellenlängenkalibrierung
ein Polynom dritten beziehungsweise vierten Grades nötig ist. Des Weiteren müssen die Quan-
teneffizienzkurve des Kamera-Sensors sowie atmosphärische Effekte ausgeglichen werden, um
ein möglichst realitätsnahes Intensitätsverhältnis der Spektrallinien zu gewährleisten. Als letz-
ter Schritt folgte eine Normierung der Intensität, indem die Grundlinie des Spektrums auf ,,1”
gelegt wird und alle Spektrallinien als Verhältnis zu dieser Grundlinie dargestellt werden. Nach-
dem alle diese Korrekturen durchgeführt wurden, konnte die Vermessung der Spektrallinien
erfolgen.

4.2.1 Vermessung der Radialgeschwindigkeiten

Die Spektren des LHIRES III Spektrographen dienten zur Vermessung der Radialgeschwin-
digkeit an verschiedenen Linien der Nebel. Dazu wurde die Wellenlängenachse mit Hilfe der
Dopplerformel

λE = λS(1 + v
c )⇔ v = (λEλS − 1)× c

wobei λS der tatsächlichen, λE der gemessenen Wellenlänge und c der Lichtgeschwindigkeit
entspricht [3], in eine Geschwindigkeitsachse umgewandelt, wodurch sich anhand der Linien-
breite die Radialgeschwindigkeit ablesen ließ. Die Ergebnisse von NGC 2392 lassen sich in der
Abbildung 11 und die der restlichen Nebel in Tabelle 1 finden. Unser Messwert für die Radial-
geschwindigkeit der [NII]-Linie von 120 km/s stimmt dabei mit dem Messwert von Garćıa Dı́az

1https://diffractionlimited.com/
2Fehlerhafte Pixel einer Digitalkamera, die deutlich heller erscheinen, als sie sollten
3https://groups.io/g/BassSpectro
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Abbildung 10: Radialgeschwindigkeitsmessungen des Eskimonebels NGC 2392. In (a) und (f)
sind die Nebelbestandteile bezeichnet, (b) und (g) sind Spektren der Linie [NII] 6583 von

Garćıa-Dı́az [5]. Alle anderen Abbildungen c, d, e, h, i und k sind Ergebnisse eigener
Messungen vom 21.3.2020.

überein [5]. Dazu wird in Abbildung 13 deutlich, dass verschiedene Bereiche des Nebels unter-
schiedlich schnell expandieren. Des Weiteren zeigt die Zusammenstellung in Abbildung 10 einen
Vergleich unserer Spektren mit denen von Garćıa Dı́az. In (a) und (f) sind die Nebelbestandteile
bezeichnet, (b) und (g) sind Spektren der Linie [NII] 6583 von Garćıa-Dı́az [5]. Alle anderen
Abbildungen c, d, e, h, i und k sind Ergebnisse eigener Messungen vom 21.3.2020. Nach Anglei-
chung der Dispersion wurden die Spektren zu einem RGB-Farbbild (e) zusammengesetzt, um die
Verteilung der angeregten Nebelbestandteile auf einen Blick zu erkennen. Rotkanal: Hα 6563 +
[NII] 6583. Grünkanal: [OIII] 4959/5007. Blaukanal: Hβ 4861. Unsere [NII]-Spektren stimmen
mit denen der Arbeit überein, dazu ist eine andere Form der übrigen nur von uns gemessenen
Spektrallinien zu erkennen.

Tabelle 1: Ergebnisse der Radialgeschwindigkeiten, die zugehörigen Spektren befinden sich in
Abbildung 14. Bei NGC 6720 wurde an den Spaltpositionen (1): Große Nebelachse und (2):

kleine Nebelachse gemessen

Nebel Radialgeschwindigkeit [km/s]

[OIII] 5006, 84�A Hα 6562, 85�A [NII] 6583, 41�A
Messung Referenz Messung Referenz Messung Referenz

NGC 3242 21 16 [9] 16 18 [9]

NGC 2392 96 37 88 - 120 120[5]

NGC 6543 27 16 - 39 [9] 22 25 21 - 45 [9]

NGC 6572 21 16 [12]

NGC 6826 27 8 - 32 [9] 22 9 - 34 [9]

NGC 7027 21 18 [12]

NGC 7354 27 24 - 44 [9] 22 27 - 44 [9]

NGC 7662 27 26 - 35 [9] 38 27 [9]

NGC 6720 (1) 27 29 60 50 [6]

NGC 6720 (2) 27 42 41 50 [6]

IC 358 21 9 - 33 [9] 30 9 - 31 [9]
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Abbildung 11: Radialgeschwindigkeiten der Linien des Eskimonebels NGC 2392

Abbildung 12: Übersichtsspektrum von NGC 2392. Aufgenommen mit dem DADOS
Spektrographen und einem 200L/mm Gitter

12



Abbildung 13: Veranschaulichung, welche Bereiche des Nebels (links) zu welchem Bereich im
Spektrum gehört (rechts). Das Spektrum ist eine Zusammenstellung verschiedener

Spektrallinien (siehe Abb. 10)

4.2.2 Messung der Elektronentemperatur von NGC 2392

Um die Elektronentemperatur zu vermessen, war ein Spektrum mit einer niedrigeren Auflösung
nötig, um das Intensitätsverhältnis aller [OIII]-Linien bilden zu können. Dieses haben wir bei
dem Nebel NGC 2392 mit Hilfe des DADOS Spektrographen und einem 900L/mm-Gitter aufge-
nommen. Um dann die Elektronentemperatur messen zu können, benötigt man das Verhältnis
R der [OIII]-Linien (Abschnitt 3.4). Daraufhin kann aus diesem Verhältnis die Elektronentem-
peratur mit Hilfe der Formel

R[OIII] = j(λ5007)+j(λ4959)
j(λ4363) = 8, 3 1

K e
3,29·104

Te ⇔ Te = 3,29·104

ln(
R[OIII]

8,3
)

aus den Intensitäten der [OIII]-Linien bestimmt werden [1]. Unser Ergebnis beträgt dabei Te =
12272K ± 79K bei R[OIII] = 121, 16± 2, 08. Literaturwerte sind Te = 12611K (Kwok, 2007 [8]),
Te = 12722K (Kaler, 1986 [7]) und Te = 13043K (Acker, 2001 [1]). Unsere Messungen haben
also im Rahmen der Messgenauigkeit sehr genaue Werte geliefert, sodass wir das Messverfahren
in Zukunft auf andere Planetarische Nebel übertragen können.

4.2.3 Messung der Elektronendichte von NGC 2392

Für die Bestimmung der Elektronendichte wird das Verhältnis R der [SII]-Linien benötigt [13].
Aus diesem sowie der Elektronentemperatur lässt sich dann wie folgt die Elektronendichte be-
stimmen:

Ne = 100
√
Te · (

R[SII]−1,49

5,62−12,8R[SII]
);R[SII] = j(λ6716)

j(λ6731)

Unser Ergebnis beträgt dabei Ne = 4849cm−3± 16cm−3. Ein Literaturwert beträgt dabei Ne =
3000cm−3 (Barker, 1991 [2]).
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Abbildung 14: Dopplerprofile der Planetarischen Nebel

14



Abbildung 15: Messverfahren der Radialgeschwindigkeiten aus Abbildung 14

5 Fehlerdiskussion

Da unsere Messwerte teilweise, wenn auch nur geringfügig, von den professionellen Referenzwer-
ten abweichen, ist es nötig, verschiedene mögliche Fehlerursachen zu diskutieren und abzuwägen.

5.1 Seeing

Eine Möglichkeit, welche die Genauigkeit unserer Messergebnisse potenziell beeinträchtigt haben
könnte, wäre ein schlechtes Seeing während unserer Aufnahmen. Seeing beschreibt optische
Turbulenzen in der Erdatmosphäre, welche durch dort lokalisierte Temperaturdifferenzen und
damit verbundene Luftunruhen der bodennahen Luftschichten verursacht werden [11]. Diese
sind kaum zu vermeiden und nehmen folglich stets Einfluss auf die Messergebnisse, weil der vom
Spektrographenspalt erfasste Bereich dadurch vergrößert wird. Auch wenn wir versuchten, diese
Effekte durch das Selektieren unserer Lightframes und lange Belichtungszeiten zu kompensieren,
bleiben kleine Veränderungen weiterhin möglich und könnten somit Ursache für Abweichungen
unserer Resultate gegenüber den professionellen Referenzen sein.

5.2 Störungen der Sicht am Himmel

Zudem können auch Objekte im zu beobachtenden Himmel, wie etwa passierende Wolken, Sa-
telliten oder Flugzeuge und deren Kondensstreifen Auswirkungen auf unsere Aufnahmen haben
und folglich weitere Abweichungen auslösen, was wir auf ähnliche Weise auszugleichen versuch-
ten wie beim Seeing, was hierbei jedoch einfacher zu filtern war, da die Auswirkungen hier
meist gröber erscheinen und somit leichter zu erfassen bleiben. Dementsprechend sind diese Ein-
flüsse als weitestgehend geringfügig zu werten, was unter anderem auch darauf zurückführen ist,
dass durch die aktuelle Covid-19-Pandemie auch weniger Flugverkehr vorhanden ist und wir bei
unseren Aufnahmen stets einen klaren Himmel zur Verfügung hatten.

5.3 Defokussierung

Eine weitere mögliche Fehlerursache ist die Defokussierung des Spektrographen. Sollte dieser von
vornherein nicht optimal fokussiert gewesen sein oder, wie die thermische Drift4, durch äußerliche
Bedingungen, zum Beispiel der sinkenden Temperatur, dem Schwenken des Teleskops, etc. de-
fokussiert worden sein, ergibt sich hieraus ebenfalls eine potenzielle Fehlerquelle, da Messwerte
verändert werden und somit von den eigentlichen Werten abweichen können.

4temperaturbedingte Abweichung der Gerätseinstellungen
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5.4 Nachführung

Darüber hinaus spielt vermutlich auch die Nachführung des Spektrographenspaltes während
der Aufnahmen eine wesentliche Rolle, da sich der Nebel aufgrund der Erdrotation und weite-
rer Faktoren stetig verschiebt, was eine Nachführung notwendig macht, bei welcher das Tele-
skop mit dem zugehörigen Spektrographen möglichst zentral und ohne jegliche Verschiebungen
auf das Untersuchungsobjekt ausgerichtet wird. Jedoch unterliegt auch dieser Vorgang diversen
Einflussfaktoren, wie etwa Wetterbedingungen und ähnlichem, wobei der Aspekt des Remote
Controls hier ebenfalls potenzielle Auswirkungen haben könnte, da Verzögerungen in der Kom-
munikation oder temporär schwache Internetverbindungen etwa für Makel in der Nachführung
verantwortlich sein könnten. Dabei bleibt allerdings auch hier zu erwähnen, dass die Einflüsse
als gering zu werten sind, da wir während der Aufnahmen eine Videokamera zum akkurateren
Guiding verwendeten und kaum Schwierigkeiten mit der Verbindung feststellen konnten, sodass
der Spektrographenspalt während der Nachführung auch größtenteils auf derselben, zentralen
Position des Nebels verweilen konnte. Zudem ist die Privatsternwarte von Herrn Koch gut gegen
Wetterbedingungen, wie beispielsweise Windböen, geschützt.

6 Abschlusserklärung

Hiermit versichern wir, dass wir diese Arbeit selbstständig angefertigt, keine anderen als die
von uns angegebenen Quellen und Hilfsmittel benutzt und die Stellen der Projektarbeit, die im
Wortlaut oder dem Inhalt nach aus anderen Werken entnommen wurden, in jedem einzelnen
Fall mit genauer Quellenangabe kenntlich gemacht haben.

Zusätzlich bedanken wir uns herzlich bei unserem Betreuer Bernd Koch, welcher uns im
Laufe der Arbeit stetig unterstützte und uns seine private Ausrüstung trotz der schwierigen
Situation über Remote Control verwenden ließ.

Adrian Groh Ashraf Lutfi
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