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Was ist Licht? Woraus besteht es? 

Bernd Koch 



                                Woraus besteht Licht? 
Sendet eine Lichtquelle einen Teilchenstrom oder eine Welle aus? 

Christiaan Huygens 
(1629-1695) 

Begründer der Wellentheorie  
                                       des Lichts 

Sir Isaac Newton 
(1642-1727) 

„Licht besteht aus unveränderlichen 
 und atomähnlichen Lichtteilchen“ 
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Wir wählen die Darstellung des Licht in Form einer Welle 
In der Sternspektroskopie wählen wir gerne das Wellenmodell des Lichts.  
Dem Photon kann je nach Energieinhalt eine Wellenlänge zugeordnet werden. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 Energiearmes, rotes Licht: Lange Wellenlänge 
 Energiereiches, blaues Licht: Kurze Wellenlänge 
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 Die Wellenlänge des Lichts wird in Metern, genauer in  
      Milliardstel Teilen eines Meters (Nanometer) gemessen 
 
      Astronomen messen die Wellenlänge in Ångström (Å): 1Å = 0,1nm    
 
 Sichtbares Licht liegt im Wellenlängenbereich 4000Å bis 7000Å 
 Bernd Koch 



Wir zerlegen das Licht in seine Spektralfarben 

Bernd Koch 

 
 
           Prismenspektrograf 
 
 Brechung des Lichts beim  
     Durchgang durch ein anderes  
     Medium, hier Luft-Glas-Luft 

Spektrum 

                   Gitterspektrograf 
 
 Lichtbeugung und Interferenz der  
     Lichtwellen an vielen Spalten 
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Drei Arten von Spektren gibt es! 
 

1. Das kontinuierliche Spektrum eines glühenden Körpers (Stern!)  

Stern 
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Beobachter 

Stern 
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Drei Arten von Spektren gibt es! 
 

Das kontinuierliche Spektrum eines glühenden Körpers folgt dem 
Planckschen Strahlungsgesetz (Jahr 1900):  

Je heißer der Körper desto blauer seine Farbe!  

Planck.exe 
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planck.exe
Kursunterlagen/Materialien Bernd Koch/Planckkurve/planck.exe


Drei Arten von Spektren gibt es! 
 
Das Spektrum eines glühenden Körpers … 

… enthält ein kontinuierliches (druchgehendes) Spektrum, welches durch die  
Planckkurve  eines „Schwarzen Strahlers“  
angenähert werden kann 

𝑆 𝜆, 𝑇 =
2𝜋ℎ𝑐2

𝜆5
 

1

𝑒ℎ𝑐 𝑘𝑇𝜆  −1
  

S:  Spezifische Ausstrahlung (Strahlungsleistung [W/𝑚2/𝑚]) 
ℎ = 6,62606957 ∙  10−34 𝐽𝑠 (Plancksches Wirkungsquantum) 
𝑐 =2,99792458 ∙ 108 𝑚/𝑠  (Lichtgeschwindigkeit im Vakuum) 
𝑘 = 1,3806488 ∙ 10−23 𝐽/𝐾 (Boltzmannkonstante) 
T:  Absolute Temperatur [K] 
𝜆:  Wellenlänge [m] 
 

Planck‘sche Strahlungsformel (Max Planck, 14.12.1900) 
 
S(l,T)  ist die spezifische Ausstrahlung (Strahlungsleistung) 
im Wellenlängenbereich l bis l+Dl bei der Temperatur T  
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Drei Arten von Spektren gibt es! 
 
Das Spektrum eines glühenden Körpers … 

Das nach Wilhelm Wien benannte „Wiensche Verschiebungsgesetz“ gibt an, bei  
welcher Wellenlänge 𝜆𝑚𝑎𝑥 ein Schwarzer Körper der Temperatur T seine größte 
Strahlungsleistung aufweist 

T:  Absolute Temperatur [K] 
 
𝜆:  Wellenlänge [Å] 
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𝜆𝑚𝑎𝑥 =
2897,8 𝜇𝑚 ⋅ 𝐾

𝑇
 

𝑇 =
28978 ⋅ 103Å ⋅ 𝐾

𝜆𝑚𝑎𝑥
 

1Å = 0,1𝑛𝑚 = 10−10𝑚 



Drei Arten von Spektren gibt es! 
  

2. Das Emissionsspektrum eines aufgeheizten, leuchtenden galaktischen Nebels    

Gaswolke 

Stern 

Beobachter 
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       Gaswolke 

Stern 
Beobachter 

Drei Arten von Spektren gibt es! 
 

3. Das Absorptionsspektrum eines Sterns mit kühler Gaswolke davor 
oder kühler Sternatmosphäre 
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Die Arten der Spektren 

1. Kontinuierliches Sternspektrum („Kontinuum“) 
 Glühende Körper senden eine kontinuierliche Strahlung aus 
 Intensitätsverlauf gemäß Planckschem Strahlungsgesetz 

 
 

 
2. Emissionsspektrum 
 Helle Linien  Atom emittiert Licht in dünnen Gasen in diskreten Wellenlängen 
 Emissionslinien sind die „Fingerabdrücke“ eines Atoms im dünnen Gas 

 
 

 
3. Absorptionsspektrum 
 Dunkle Linien  Atom absorbiert Licht in kühleren Gasen vor einer Lichtquelle 
 Absorptionslinien sind die „Fingerabdrücke“ eines Atoms in der abs. Gasschicht 
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Das Bohrsche Atommodell 
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Bohrsches Atommodell des Wasserstoffatoms 
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Die Balmerserie des Wasserstoffatoms 
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Die Sonne 



Die Sonne 
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Dunkle Linien im hellen Sonnenspektrum 

Die Fraunhofer-Linien 
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1787 - 1826 

Joseph von Fraunhofer,  
deutscher Optiker und 
Physiker 
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Flusskalibriertes Sonnenspektrum 



Das Sonnenspektrum 

DADOS 900 Linien/mm und CCD-Kamera Alccd 5.2. Facharbeit von Tom Schnee and Johannes Schnepp  
(Projektkurs Astronomie am CFG Wuppertal, 2012)  

Auf „1“ normiertes Sonnenspektrum 
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Wir untersuchen Lichtquellen … 
… mit einem Spektrografen (DADOS) 
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Und jetzt schauen wir uns 
das Spektrum einer  
Lichtquelle live an 

Energiesparlampe 
Sonne (Tageslicht) 
LED (Smartphone) 
 DADOS  

Spaltspektrograf 
Bernd Koch Bernd Koch 



Wir zerlegen Licht in seine Spektralfarben 

DADOS  
Spaltspektrograf 

Energiesparlampe 
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Das Spektrum einer Energiesparlampe 
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Workflow zur Aufnahme von Sternspektren  
 

DADOS und Kameras vorbereiten  
o DADOS-Gitter einsetzen (200|900|1200 L/mm). 

o Aufnahmekamera (DSLR/CCD-Kamera) ansetzen mit T2-Wechselsystem. 

o Kamera per USB 2.0 mit Notebook verbinden. 

o Als Lichtquelle Energiesparlampe am  

     Eingang des DADOS ansetzen. 

o DSLR-Software: EOS Utility. 

o CCD-Kamera-Software: MaxIm DL.  

o Spektrum exakt horizontal ausrichten.  

     Links: Blau <->  rechts: Rot  

o Spektrum im mittleren Spektralbereich  

     (Grün/Gelb) scharfstellen. F
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  DSLR-Kameras in der Sternspektroskopie  
 

Canon EOS-Kamera 

Bayer-Matrix 
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4000Å bis 7000Å: 

Modifizierte DSLR-Kameras nur bedingt zur Spektralklassifikation geeignet, da 
Ca II-Linien H und K sehr schwach abgebildet werden 

  DSLR-Kameras in der Sternspektroskopie  



Modifizierte DSLR-Kameras nur bedingt zur Spektralklassifikation geeignet, da 
Ca II-Linien H und K sehr schwach abgebildet werden 

  DSLR-Kameras in der Sternspektroskopie  
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    CCD-Kameras in der Sternspektroskopie  
 

Quanteneffizienz des KAF-8300M 
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    CCD-Kameras in der Sternspektroskopie 
 

Quanteneffizienz des KAF-1603ME 
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Workflow zur Aufnahme von Sternspektren  
 

Slit viewer 

DADOS und Kameras vorbereiten 
 
o Guider-Kamera (TIS DMK41 s/w-Videokamera) mit Slit-Viewer ansetzen.  
o Video-Software: IC Capture / FireCapture (www.firecapture.de). 
o Digitales Fadenkreuz: Al‘s Reticle (www.nightskyimages.co.uk/als_reticle.htm). 
o Spalt scharfstellen. 1¼‘‘-Stoppring verwenden zur Fixierung des Fokus. 
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Kalibrierung von Sternspektren  
1. Darkframe (Masterdark) vom Spektrum subtrahieren 

 
2. Flatfield (Masterflat) dividieren (optional!) 
        Theorie: Ausgleich von Pixel-zu-Pixel-Variation und Interferenzeffekten in der Kamera („Wellen“). 
        Praxis: Ist ein Flatfield sinnvoll, wenn sich Spektren gegeneinander verschieben (Temperatur)? 
 

3.   Einzelspektren zum Summenspektrum stacken (addieren/mitteln) 
 
 
 
 
 
 

4.   Summenspektrum exakt horizontal ausrichten (Drehung) 
 

 
5.  Hot- und Dark Pixel beseitigen  
      (filtern oder clonen) 

+ 

= 

+ 
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Kalibrierung von Sternspektren  
 

6.   Himmelshintergrund subtrahieren, insbesondere in der Stadt nötig 
 Separates Spektrum des Himmelshintergrundes subtrahieren 

      
 Innerhalb des Spektrums des Sterns Himmelshintergrund 
     oberhalb und unterhalb des Sternspektrums identifizieren 
     und daraus einen „mittleren“ Himmel bilden. Diesen subtrahieren. 

„Himmel oben“ 

„Himmel unten“ 



Ein erster Blick auf das Spektralprofil 

Wellenlängenachse                          Pixelposition x 
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Kalibrierung von Sternspektren 
 
1. Wellenlängenkalibrierung 
1.1 Mit bekannten stellaren Spektrallinien innerhalb des Spektrums 
1.2 Mit tellurischen Linien O2 und H2O der Erdatmosphäre 
1.3 Externe Referenzlampe Ne/Xe Conrad Plasma Tube  
  

2.  Flusskalibrierung der Intensitätsachse 
2.1 Ermittlung der Instrumentenfunktion mit eigenem Referenzstern  
2.2 Ermittlung der Instrumentenfunktion mit Referenzspektrum 
      aus einer Datenbank  
 

3.  Normierung der Intensitätsachse auf „1“ 
       Division des Rohspektrums durch das Pseudokontinuum 
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1. Wellenlängenkalibrierung 
  

Zuordnung der Wellenlänge l zur relativen Pixelposition x  
entlang der horizontalen Achse: l=f(x). 
 
Diese Funktion kann ein Polynom höheren Grades sein, weil das  
Dispersionsverhalten eines Spektrografens nicht exakt linear ist.  
 

 
𝜆 𝑥 = 𝑎𝑥3 + b𝑥2 + 𝑐𝑥 + 𝑑 

 
 
Anzustreben ist immer ein Least-Squares-Fit (Ausgleichskurve), 
in dem die Koeffizienten a bis d mit Hilfe von „Stützstellen“ berechnet  
werden. Diese sind exakte Wellenlängen bekannter Spektrallinien  
(Referenzwellenlängen) 
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.1 Mit bekannten stellaren Spektrallinien innerhalb des Spektrums 
 
 
 
 
 
 
 
 
Least-Squares-Fit zwischen der Wellenlänge l 

und der relativen Pixelposition x entlang der 
horizontalen Achse:  
 
 
 
Nachteil: Mit stellaren Referenzlinien ist keine Radialgeschwindigkeitsmessung (RV) möglich 
Vorteil: Gut geeignet für Profilmessungen (EW, FWHM) an Linien  
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𝜆 𝑥 = 0.000072868𝑥2 + 1.9106𝑥 + 2411.795 

 

RMS=0.63Å 

RMS = Restfehler der  
Kalibrierung  
(„Root Mean Square“).  
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.2    Mit tellurischen Linien O2 und H2O der Erdatmosphäre 
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Vorteil      Sehr präzise Wellenlängenkalibrierung, auch für RV-Messung 
Nachteile Nur bei Ha. Äußerst schwierige Identifizierung der Linien, 
                  insbesondere bei niedriger Auflösung des Spektrografen 
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.2    Mit tellurischen Linien O2 und H2O der Erdatmosphäre 
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.3 Externe Referenzlampe                        Ne/Xe Conrad Plasma Tube  

Student astronomical observatory 
at CFG College in Wuppertal/Germany C
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.3 Externe Referenzlampe Ne/Xe Conrad Plasma Tube  
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1. Wellenlängenkalibrierung 
1.3 Externe Referenzlampe Ne/Xe Conrad Plasma Tube  
 
1.3.1 Ne/Xe-Referenz dem Sternspektrum aufbelichten 

Altair-Sternspektrum, 10s belichtet mit SBIG ST-8300M CCD-Kamera 
Referenzspektrum mit NeXe Plasmaröhre 300s aufbelichtet 
 
Vorteil     Ungefähr zeitgleiche Aufnahme, RV Messung möglich 
Nachteil  Gegenseitige Überdeckung der Spektren 



Bernd Koch 

1. Wellenlängenkalibrierung 
1.3 Externe Referenzlampe Ne/Xe Conrad Plasma Tube  
 
1.3.2 Separates Referenzspektrum vor/nach dem Sternspektrum 

Referenzspektrum der NeXe Plasmaröhre, 300s belichtet 
 
Vorteil     Keine gegenseitige Störung, RV-Messung möglich 
Nachteil  Nacheinander aufzunehmen 

Altair-Sternspektrum, 1s belichtet mit SBIG ST-8300M CCD-Kamera 
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   2. Flusskalibrierung der Intensitätsachse 
  „Flusskalibrierung“ ist eine Absolutkalibrierung der Strahlungsleistung 

Das aufgenommene Spektrum (Rohspektrum) zeigt nicht die wahre Helligkeits-
verteilung des Sterns. Das vom Stern ausgesandte Licht wird auf seinem Weg 
durch interstellare Materie, die Erdatmosphäre, das Teleskop etc. teilweise 
absorbiert oder gestreut. Hinzu kommt die wellenlängenabhängige 
Quanteneffizienz der Kamera. Alle diese Effekte tragen zu einer Verfälschung des 
Spektrums bei, welche man mit dem Begriff „Instrumentenfunktion“ bezeichnet. 

= 

Ergebnis: Flusskalibriertes (= wahres) 
Sternspektrum        

Wellenlänge 
In
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n
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______________________ 

Aufgenommenes 
Rohspektrum  

dividiert  
durch  
die … 

Wellenlänge 
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Rohspektrum 

Wellenlänge 
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Instrumenten- 
funktion 

…Instrumentenfunktion. 
 

Diese wird aus einem  
Referenzspektrum 

(eigenes oder aus Daten- 
bank) extrahiert. 
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2. Flusskalibrierung der Intensitätsachse 
2.1 Ermittlung der Instrumentenfunktion mit eigenem Referenzstern  
 
Zusätzlich zu seinem Objektspektrum nimmt man das Spektrum  
eines Sterns auf und kalibriert diesen „Referenzstern“ mit Hilfe  
seines bereits bekannten, fertigen Spektrums aus einer Datenbank.  
 
Datenbank: Pickles (innerhalb VisualSpec) oder MILES 

 
 Objekt: g Cas.  
 Referenzstern: Wega (a Lyr, A0 V). Datenbankstern: A0 V 

 
 Prozedur:  
1. Rohspektrum der Wega mit Datenbankspektrum kalibrieren 
2. Instrumentenfunktion daraus ermitteln 
3. Instrumentenfunktion auf Rohspektrum des Objekts anwenden 

 



2. Flusskalibrierung der Intensitätsachse 
2.2 Ermittlung der Instrumentenfunktion mit Referenzspektrum 
aus einer Datenbank  
 
Zusätzlich zu seinem Objektspektrum nimmt man KEIN Spektrum  
eines Referenzsterns auf. Stattdessen sucht man sich direkt einen 
fertig kalibrierten Referenzstern des SELBEN Spektraltyps aus einer 
Datenbank: Pickles (innerhalb VisualSpec) oder MILES 

 
 Objekt: a Aql (Altair, A7 V).  
 Referenzspektrum: A7 V aus Datenbank 
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Flusskalibrierte Sternspektren 
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3. Normierung der Intensitätsachse auf „1“ 
Division des Rohspektrums durch das Pseudokontinuum  
 
 

Für Zwecke  der Messung der relativen  
Strahlungsleistung in Spektrallinien und zu  
Zwecken der Messung von Dopplerverschiebungen  
kann man auf die Absolutkalibrierung  
der Strahlungsleistung verzichten.  
Stattdessen wird das Pseudokontinuum „entfernt“ 
und das Spektrum auf eine horizontale Linie der  
Intensität „1“ gelegt. 



Auf „1“ normiertes Sternspektrum: Division durch „Pseudokontinuum“  
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Wellenlänge 

: 

Wellenlänge 
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Rohspektrum 

Auf Intensität „1“ normiertes Sternspektrum 

1 

= 
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Wellenlänge 
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Altair (A7 V) 



 
 

 
 

Die Breite einer Spektrallinie 
Die Breite einer Spektrallinie wird bei der Hälfte der Maximalintensität gemessen.  
Man nennt sie „Halbwertsbreite“ (HWB).  
 
Im Englischen: Full Width at Half Maximum Height (FWHM).  
 
Die Einheit ist Meter oder bsp. Ångström 
 
Hinweis. Der gemessene FWHM-Wert  
muss bezüglich der Instrumentenbreite 
des Spektrografen korrigiert werden: 

R ist die „Spektrale Auflösung“ des Spektrografen 
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Die Äquivalentbreite EW einer Spektrallinie 
Die Äquivalentbreite EW (Equivalent Width) ist ein relatives Maß für den  
Flächeninhalt einer Spektrallinie (Profilfläche): 
 
 
 𝐸𝑊 =

𝑃𝑟𝑜𝑓𝑖𝑙𝑓𝑙ä𝑐ℎ𝑒

𝐼𝑐
=  

𝐼𝑐−𝐼𝜆

𝐼𝑐
𝑑𝜆

𝜆2
𝜆1
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𝜆1 = ? 𝜆2 = ? 



Die Äquivalentbreite EW (Equivalent Width) ist ein relatives Maß für den  
Flächeninhalt einer Spektrallinie (Profilfläche).  
 
 
 
Der EW-Wert wird an einem begradigten und auf 𝐼𝑐= 1 normierten Spektrum 
gemessen 
 

                                           𝑃𝑟𝑜𝑓𝑖𝑙𝑓𝑙ä𝑐ℎ𝑒 = 𝐸𝑊 ⋅ 𝐼𝑐 

61 
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Die Äquivalentbreite EW einer Spektrallinie 

Absorptionslinien unterhalb des Kontinuumsniveaus 𝐼𝑐 : EW > 0  
Emissionslinien oberhalb des Kontinuumsniveaus 𝐼𝑐  : EW < 0 
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Die Äquivalentbreite EW einer Spektrallinie 
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 Anzahl der Atome im am Übergang der beteiligten Energieniveaus 
 

 Dichte der Sternatmosphäre (Druckverbreiterung) 
 

 Effektivtemperatur der Photosphäre des Sterns 
     („Balmer-Thermometer“) 
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zusätzlich Harvard-Sequenz heranziehen 



Messung der Radialgeschwindigkeit 
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Messung der Radialgeschwindigkeit 
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Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 

Capella wurde am 31.12.2015 mit dem DADOS Spaltspektrografen und dem 1200 Linien/mm Gitter  
spektroskopiert. Mit dem Celestron 14 EdgeHD auf GM2000HPS-Montierung betrug die Belichtungszeit pro  
Einzelspektrum 30s. Mit Hilfe einer NeArH-Kalibrierlichtquelle (Alpy Calibration Module) wurde die  
Wellenlängenkalibrierung vorgenommen.     
 
Im Spektrum von Capella drückt sich nur eine der beiden Komponenten aus: Der mit 0,91 mag. helle  
Hauptstern A weist ein Spektrum vom Typ G8 III auf. Die Komponente B ist mit 0,76 mag. noch heller und  
Heißer, doch dessen Absorptionslinien im Spektrum vom Typ G0 I-III sind aufgrund der Rotation so stark  
verbreitert, dass sie nicht erkennbar sind. 
 
Weber, Strassmeier: The spectroscopic orbit of Capella Revisited (2011), Astron. Astrophys. 531, A89 
Torres, Guillermo et al.: Binary orbit, physical properties, and evolutionary state of Capella (alpha Aurigae) - Astrophys.J. 700 (2009) 1349-1381 
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Wellenlängenkalibrierung mit NeArH-Kalibrierlichtquelle und VisualSpec 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 

Bernd Koch 
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                                                       Referenzwellenlänge: 6562.852Å: HRV=29.7 km/s 
 
Die Messung der heliozentrischen Radialgeschwindigkeit (HRV) erfolgte an der Ha-Linie 
mit Hilfe der Software HRV-MM von Roland Bücke (www.astro.buecke.de) 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 
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Die Messung der heliozentrischen Radialgeschwindigkeit (HRV) erfolgte an der Ha-Linie 
mit Hilfe der Software HRV-MM von Roland Bücke (www.astro.buecke.de) 

HRV=30.9 km/s Referenzwellenlänge bei beiden: 6562.81Å HRV=31.7 km/s 

Unterschied 1.2 km/s bei anderer Anpassung des gespiegelten Bereichs 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 
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                                Referenzwellenlänge: 6562.81Å: HRV=31.6 km/s 
 
Die Messung der heliozentrischen Radialgeschwindigkeit (HRV) erfolgte an der Ha-Linie 
mit Hilfe der Software HRV-MM von Roland Bücke (www.astro.buecke.de) 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 
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Weber, Strassmeier: The spectroscopic orbit of Capella Revisited (2011), Astron. Astrophys. 531, A89 
Torres, Guillermo et al.: Binary orbit, physical properties, and evolutionary state of Capella (alpha Aurigae) - Astrophys.J. 700 (2009) 1349-1381 

Die phasengerechte Überlagerung der Messkurven der beiden Publikationen zeigt 
eine Phasenverscheibung von DPhase=0.022. Phase = frac(HJD T-Periastron)/P 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 
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Weber, Strassmeier: The spectroscopic orbit of Capella Revisited (2011), Astron. Astrophys. 531, A89 
Torres, Guillermo et al.: Binary orbit, physical properties, and evolutionary state of Capella (alpha Aurigae) - Astrophys.J. 700 (2009) 1349-1381 

Der Unterschied liegt in der Festlegung der Periastron- 
Zeitpunkte, die sich kein ganzes Vielfaches von der  
Periodenlänge unterscheiden. Das führt zu einer  
Verschiebung.  
Weber, Strassmeier („our value“) stellen ein anderes  
Doppelsternbahnmodell auf. 
 
Weber, Strassmeier übernehmen die Periodenlänge P  
von Torres, rechnen aber mit eigenem Periastron-Datum T. 

Bestimmung der Phase zum Aufnahmezeitpunkt 31.12.2015, 16:21:25 UT (HJD=2457388,18652) 
                    
                        Weber, Strassmeier    Torres et al.   Koch (Messung an Ha) 
T-Periastron (HJD 24+)  54389 +/- 2,8               47528,514 +/-0,016 
P (days)            ---               104,02173 +/- 0,00022 Tage 
Phase (31.12.2015) 0,83 (0,81…0,86)                  0,78 
HRV  ca. 36 km/s                ca. 28 km/s   29,7 km/s – 31.6 km/s 
 

Messung der heliozentrischenRadialgeschwindigkeit des 
spektroskopischen Doppelsterns a Aur (Capella) 


