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Kurzzusammenfassung

Diese Zulassungsarbeit beschéftigt sich mit der Fragestellung, inwiefern Galaxien von der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte Bamberg aus mit den vorhandenen Apparaten spektroskopiert und welche Schluss-
folgerungen aus den Ergebnissen gezogen werden konnen. Fiir die finalen Aufnahmen der Spektren
wurde eine Apparatur bestehend aus dem CDK20 Spiegelteleskop, einer Flat- und Kalibrationslam-
peneinheit, dem DADOS Spalt-Spektrograph, einem L-Filter und der gekiihlten Kamera QHY268M
verwendet und in wolkenlosen Nichten Galaxien sowie Sterne mithilfe der Software KStars spek-
troskopiert. Die Sekundéirkamera ZWO ASI174MM Mini wurde zur Positionierung des Objekts auf
einem der drei Spalte des Spektrographen und fiir das Guiding eingesetzt. Bei der Beobachtung ei-
ner Galaxie werden jeweils Flat- und Kalibrationsaufnahmen sowie eine Lightaufnahme der Galaxie
und des Hintergrunds gemacht. Nach dem Prozess der Datenverarbeitung mit den Programmen Siril
und MIDAS wurde das Hintergrundspektrum vom Objektspektrum mithilfe eines eigens geschriebe-
nen Python-Skripts subtrahiert. Dieses sogenannte Differenzspektrum konnte anschliefflend hinsichtlich
seiner Spektrallinien analysiert und interpretiert werden.

Fiir die Galaxien M31, M32, M81 und M82 wurde jeweils ein Differenzspektrum untersucht, das von
den Kernbereichen der Galaxien aufgenommen wurde. Bei der Charakterisierung der Absorptionslini-
en im Differenzspektrum von M31, M32 und M81 mithilfe der analysierten Sternspektren lédsst sich
feststellen, dass die Kernbereiche hauptséchlich aus alten Sternen der Spektralklassen G, K und M
bestehen. Zusiitzlich kann bei M81 aufgrund der vorhandenen Ha-, [NII]- und [SII]-Emissionslinien
im Bereich von 6500 A bis 6800 A vermutet werden, dass M81 den LINER Galaxien zugeordnet werden
kann, wohingegen diese Emissionslinien in den Differenzspektren von M31 und M32 nicht vorhanden
sind. Demzufolge gehtren sowohl M31 als auch M32 in die spektroskopische Klasse der Absorptions-
liniengalaxien. Das Differenzspektrum von M82 wird von ausgeprigten Emissionslinien dominiert, die
charakteristisch fiir Starburstgalaxien sind. Fiir M82 ldsst sich fiir die Radialgeschwindigkeit der Gala-
xie anhand der Verschiebung der Spektrallinien im Differenzspektrum ein Mittelwert von 206 + 31 kTm
berechnen. Zwei der drei Literaturwerte zur Radialgeschwindigkeit befinden sich innerhalb des Fehler-
intervalls, also innerhalb einer Standardabweichung. Die teilweise deutlichen Abweichungen der aus den
Verschiebungen der einzelnen Spektrallinien berechneten Radialgeschwindigkeiten fiir M31, M32 und
MS81 von den Literaturwerten konnten moglicherweise durch die Rotationsgeschwindigkeit innerhalb
des Kernbereichs von M31 und M81 sowie der Tatsache, dass die Galaxienspektren eine Uberlagerung
von zahlreichen Sternspektren darstellen, erklért werden. In Bezug auf die Spektroskopie von Spi-
ralarmen von Galaxien kann exemplarisch fiir M51 festgestellt werden, dass mit der beschriebenen
Vorgehensweise sowie der verwendeten Apparatur keine Spektren der Spiralarme aufgenommen wer-
den konnen.

Die Relevanz der Spektroskopie von Galaxien wird zudem unter dem schulischen Aspekt betrach-
tet. Unter Beriicksichtigung des LehrplanPLUS an bayerischen Gymnasien wird deutlich, dass die
Schiilerinnen und Schiiler erst am Ende der 13. Jahrgangsstufe durch Belegung des Wahlfachs ,, Astro-
physik“ die notigen physikalischen und astrophysikalischen Kenntnisse besitzen, um eine Spektrosko-
pie von Galaxien nachvollziehen oder sogar selbststdndig durchfithren zu kénnen. Durch zusétzliche
Angebote in Form der Wissenschaftswoche, des Wissenschaftspropddeutischen Seminars, Arbeitsge-
meinschaften sowie Projekten wie ,,Jugend forscht“ kénnte eine Bearbeitung des Themas jedoch auch

schon frither erfolgen.
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1 Spektroskopie von Galaxien

Die Grundlage fiir das Verfassen dieser Zulassungsarbeit war die Fragestellung, inwiefern Galaxien von
der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg aus spektroskopiert werden konnen. Dafiir sollte mit einer
Apparatur bestehend aus an der Sternwarte vorhandenen Apparaten wie Teleskop, Spektrograph und
Kameras getestet werden, ob Spektren von verschiedenen Galaxien aufgenommen und mithilfe einer
Analyse der Spektren differenzierte Aussagen und Schlussfolgerungen zu den Galaxien getroffen wer-
den konnen. Diese Arbeit beinhaltet daher eine Beschreibung der Vorgehensweise zur Aufnahme und
Analyse von Galaxienspektren sowie die Auswertung und Interpretation der aufgenommenen Galaxien-
spektren. Dabei ist noch anzumerken, dass sich die Dr. Karl Remeis-Sternwarte innerhalb der Stadt
Bamberg befindet, weshalb der Nachthimmel aufgrund der Lichtverschmutzung grundséatzlich aufge-
hellt ist, was astronomische Beobachtungen negativ beeinflussen kann. Auflerdem ist das verwendete
Teleskop im Vergleich zu den in der Forschung benutzten Teleskopen deutlich kleiner. Abschlieend
wird die Einbettung des Themas in den Kontext Schule und die Moglichkeit der Reproduktion der

beschriebenen Vorgehensweise von Lehrkréften sowie Schiilerinnen und Schiilern (SuS) diskutiert.
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2 Astrophysikalischer Hintergrund

Im Folgenden werden zum Verstéindnis des Themas die grundlegenden astrophysikalischen Begriffe und

Zusammenhénge erklart.

2.1 Schwarzkorper-Strahlung mit Bezug auf Sterne

Schwarzkorper-Strahlung beschreibt die elektromagnetische Strahlung, die ein Schwarzkorper aufgrund
seiner Temperatur emittiert. Ein Schwarzkorper ist als idealisierte Strahlungsquelle definiert, der elek-
tromagnetische Strahlung weder ,reflektiert noch streut [...] [sowie die gesamte auf ihn treffende elek-
tromagnetische Strahlung] vollstdndig absorbiert und im Gleichgewichtsfall wieder reemittiert“ (Scholz
2018, S.75).

Die Intensitét der vom Schwarzkorper emittierten elektromagnetischen Strahlung ist durch das Planck-
sche Strahlungsgesetz

2hc? 1

BO\T) = =3 ()1 (1)

mit der Lichtgeschwindigkeit ¢, der Wellenldnge A, der Temperatur T des Schwarzkorpers, dem Planck-
schen Wirkungsquantum h und der Boltzmann-Konstante & gegeben.
Die Planckschen Strahlungsspektren beschreiben den Verlauf der Emission von elektromagnetischer

Strahlung in Abhéngigkeit von der Wellenléinge und der Temperatur (sieche Abb. 1).

10 Plancksches Strahlungsspektrum

Spektrale spezifische Ausstrahlung, W/(m? pm)
Spektrale Strahldichte, W/(m? pm sr)

Wellenlange, ym

Abbildung 1: Plancksche Strahlungsspektren in Abhéngigkeit von der Wellenlénge und der Temperatur (Scholz
2018, S. 79)

Die emittierte Leistung pro Quadratmeter Oberfliche, genannt Strahlungsflussdichte F, ergibt sich fiir

einen Schwarzkorper, indem das Plancksche Strahlungsgesetz {iber alle Wellenldngen integriert wird:

° 2hc? 1
F:/ he” ———d\=oT". 2)
0o A exp (z35) — 1

Dabei bezeichnet o die Stefan-Boltzmann-Konstante. Gleichung (2) wird als Stefan-Boltzmann-Gesetz
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bezeichnet.

Mithilfe des Wienschen Verschiebungsgesetzes
T Amax = 0,002897m K (3)

konnen die Wellenléinge, bei der die maximale Emission stattfindet, und die Temperatur des Schwarz-
korpers bestimmt werden (vgl. Hanslmeier 2020, S. 149ff.).

Sterne konnen in erster Ndherung als Schwarzkorper angesehen werden, die bei einer bestimmten Wel-
lenléinge ihr Strahlungsmaximum aufweisen, je nachdem welche Effektivtemperatur sie besitzen. Als
Effektivtemperatur wird die mittlere Temperatur der Photosphéire bezeichnet. Die Photosphire ist
eine duflere Schicht des Sterns, bei der die elektromagnetische Strahlung vom UV- bis IR-Bereich den
Stern verldsst (vgl. Hanslmeier 2020, S. 149; Scholz 2018, S. 78).

2.2 Spektral- und Leuchtkraftklassen von Sternen

Sterne lassen sich anhand ihrer Effektivtemperatur in Spektralklassen einteilen, die mit O - B- A - F
- G - K - M bezeichnet werden. Jede Klasse kann ebenfalls nochmal in zehn Unterklassen unterteilt
werden, die mit den Ziffern 0 bis 9 gekennzeichnet werden. Dabei sind in der Unterklasse 0 der jeweiligen
Klasse die Sterne mit der hochsten Effektivtemperatur und in Unterklasse 9 die mit der niedrigsten.
Die Spektralklasse O bildet eine Ausnahme, da deren Unterklassen erst mit 4 beginnen (vgl. Scholz
2018, S.129-130).

Die Spektralklassen mit ihren jeweiligen hochsten Effektivtemperaturen nach Scholz (2018, S. 131)
sind in Tabelle 1 aufgefiihrt.

Tabelle 1: Spektralklassen mit den Effektivtemperaturen der Unterklasse 0 mit Ausnahme bei Spektralklasse
O; in Anlehnung an (Scholz 2018, S. 131; Uns6ld und Baschek 2015, S. 185)

Spektralklasse (0) B A F G K M
Effektivtemperatur | 50000K | 25000K | 10000K | 7600K | 6000K | 5100K | 3600K

Je hoher die Effektivtemperatur ist, desto niedriger ist die zugehorige Wellenlénge des Emissionsma-
ximums (siehe Gleichung (3)). Fiir Sterne mit einer niedrigeren Effektivtemperatur als etwa 3000 K
existieren weitere Spektralklassen (vgl. Demtroder 2017b, S. 328-329).

Neben den Spektralklassen lassen sich Sterne zusétzlich noch in Leuchtkraftklassen einteilen, die vom

Radius und der Effektivtemperatur des Sterns abhingen. Die Leuchtkraft eines Sterns ist durch

L=o0-41R* - Tk (4)

_L _
47w R?

lasst. Somit ist die Leuchtkraft vom Sternradius R und dessen Effektivtemperatur T, abhingig. Bei

gegeben, die sich aus dem Stefan-Boltzmann-Gesetz (siche Gleichung (2)) mit F' = herleiten
der Einteilung der Sterne in Leuchtkraftklassen nach der Morgan-Keenan Klassifikation wird mit der
Bezeichnung 0 fiir die Sterne mit der grofiten Leuchtkraft begonnen. Sterne mit der niedrigsten Leucht-
kraft werden in die Leuchtkraftklasse mit der rémischen Zahl VII eingeordnet.

Die Effektivtemperatur fiir Sterne mit von der Bezeichnung her kleinerer Leuchtkraftklasse, also
groBerem Radius und hoherer Leuchtkraft, ist geringer als fiir Sterne mit von der Bezeichnung her

groflerer Leuchtkraftklasse, also kleinerem Radius und geringerer Leuchtkraft, mit gleicher Spektral-
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klasse (vgl. Scholz 2018, S. 133-134).
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Abbildung 2: HRD unter Angabe von Leuchtkraftklassen und Beispielsternen, aufgetragen ist die absolute
visuelle Helligkeit My iiber die Spektralklasse (Kahler 1994, zitiert nach Scholz 2018, S. 136)

Die Leuchtkraftklassen der Morgan-Keenan Klassifikation mit ihren jeweiligen deutschen Bezeichnun-

gen sind in Tabelle 2 angegeben. Alle Sterne der Leuchtkraftklassen 0 - IV werden in dieser Arbeit

unter dem Begriff der ,Riesensterne” zusammengefasst.
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Tabelle 2: Leuchtkraftklassen der Morgan-Keenan Klassifikation mit den deutschen Bezeichnungen; in Anleh-
nung an (Scholz 2018, S. 133)

Leuchtkraftklasse Bezeichnung
0 Hyperriese
I (Ia, Iab, Ib) Uberriese
11 Heller Riese
11T Riese
IV Unterriese
\% Zwerg (Hauptreihe)
VI Unterzwerg
VII Weifler Zwerg

Im Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) werden die Spektral- und Leuchtkraftklassen zusammen-
gefithrt (siehe Abb. 2). Anstelle der Leuchtkraft kann auch die absolute visuelle Helligkeit, die der
scheinbaren visuellen Helligkeit des Sterns in einer Entfernung von 10 pc entspricht, iiber die Spek-
tralklasse aufgetragen werden. Je kleiner der Wert der absoluten visuellen Helligkeit ist, desto leucht-
kraftiger ist der Stern. Die Helligkeit des Sterns fiir einen Betrachter auf der Erde wird scheinbare
Helligkeit genannt (vgl. Hanslmeier 2020, S. 313-314; Scholz 2018, S. 30, 64).

2.3 Spektren

Spektren von Sternen sind in der Realitéit komplexer, als in den Planckschen Strahlungsspektren (siehe
Abb. 1) dargestellt, da Sterne nur in erster Niherung als Schwarzkorper betrachtet werden kénnen.

Sie enthalten zusétzlich Spektrallinien, die in Absorptions- und Emissionslinien unterteilt werden.

2.3.1 Absorptions- und Emissionslinien

Grundlage fiir die Entstehung von Absorptions- und Emissionslinien ist das Vorhandensein von dis-
kreten Energieniveaus in Atomen. Jedes Elektron innerhalb eines Atoms befindet sich in einem dieser
Energieniveaus. Durch Zufuhr von bestimmten Energiebetrigen kann das Elektron in ein hoheres
Energieniveau gehoben werden. Dies kann bspw. durch elektromagnetische Strahlung hervorgerufen
werden, wenn ein Photon einer bestimmten Wellenlédnge und somit eines diskreten Energiebetrags von
dem Elektron absorbiert wird.

Befindet sich ein Elektron in einem energetisch hoheren, also angeregten Energieniveau, kann es spon-
tan in einen energetisch niedrigeren Energiezustand fallen. Die freigewordene Energie wird in Form
von elektromagnetischer Strahlung einer bestimmten Wellenlédnge emittiert.

Je nach Element konnen unterschiedliche Energiebetrége absorbiert bzw. emittiert werden, was bedeu-
tet, dass Elemente charakteristische Absorptions- bzw. Emissionslinien besitzen. Wird elektromagne-
tische Strahlung bestimmter Wellenléingen von zahlreichen Atomen des gleichen Elements absorbiert,
befinden sich an den fiir die jeweiligen Wellenldngen charakteristischen Stellen Absorptionslinien im
Spektrum. Wenn hingegen sehr viele Atome eines Elements angeregt werden, in ein energetisch nied-
rigeres Energieniveau fallen und die freiwerdende Energie in Form von elektromagnetischer Strahlung
eines diskreten Wellenldngen-Werts aussenden, ist dieser Energiebetrag als Emissionslinie im Spektrum
zu sehen (vgl. Hanslmeier 2020, S. 151fF.).
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2.3.2 Sternspektren

Das Kontinuum eines Sternspektrums entspricht in guter Naherung einer Planckschen Strahlungskurve
(siehe Abb. 1). Dieses entsteht durch die Aussendung elektromagnetischer Strahlung von der Photo-
sphéire des Sterns bei seiner Effektivtemperatur. Die elektromagnetische Strahlung passiert auf dem
Weg zum Spektrographen die Atmosphiire des Sterns, in der bestimmte Wellenldngen von den Atomen
in der Atmosphire absorbiert werden. An der Position dieser Wellenldngen ist die Intensitit dement-
sprechend geringer als im umgebenden Kontinuum. Die fehlenden Wellenléingen sind im Sternspektrum

als Absorptionslinien sichtbar.
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Abbildung 3: Intensitétsprofile von Sternen verschiedener Spektralklassen (Walker 2017, S. 22)

Die an die Absorption anschliefende Emission von elektromagnetischer Strahlung derselben Wel-

lenldnge in der Sternatmosphire erfolgt nicht gerichtet, also nicht ausschliefllich in eine bestimmte
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Richtung bspw. in die urspriingliche Richtung des absorbierten Photons, sondern isotrop in den drei-
dimensionalen Raum. Daher sind Emissionslinien in Sternspektren normalerweise nicht vorhanden.
Demzufolge sind hauptséchlich Absorptionslinien in Sternspektren zu sehen (siehe Abb. 3). Emissi-
onslinien sind dadurch zu erkennen, dass sie eine hohere Intensitéit als das umgebende Kontinuum
aufweisen (vgl. Kaler 1994, S. 60ff.).

Wie in Abbildung 3 zu sehen ist, sind die Linienprofile der Spektrallinien in Bezug auf ihre Intensitéit

und Breite je nach Spektralklasse und Unterklasse verschieden.

Die natiirliche Linienbreite wird durch das sogenannte Lorentz-Profil beschrieben. Danach besitzt eine
Linie aufgrund quantenmechanischer Effekte eine natiirliche Breite. Diese natiirliche Linienunschérfe
ldsst sich mithilfe der Heisenbergschen Unschérferelation erkliren (vgl. Scholz 2018, S. 274ff.).
Aufgrund der thermischen Bewegung der Atome in den Sternatmosphiren mit hohen Temperaturen
fiihrt der Dopplereffekt zu einer Verbreiterung der Spektrallinien, der sogenannten Dopplerverbreite-
rung (vgl. Hanslmeier 2020, S. 373). ,,Je nachdem, ob sich das Atom bei einem Emissions- oder Absorp-
tionsvorgang auf den Beobachter zubewegt oder entfernt, erfolgt eine von dessen Radialgeschwindigkeit
abhéngige Wellenldngenverschiebung zu kiirzeren oder lingeren Wellenldngen hin“ (Scholz 2018, S.
280). Bei einer grofien Anzahl an identischen Emissions- bzw. Absorptionsvorgéngen iiberlagern sich
die Doppler-verschobenen Wellenléingen, was zu einer Verbreiterung der Spektrallinie fiihrt (vgl. Scholz
2018, S. 280).

Eine weitere Art der Linienverbreiterung ist die sogenannte Druckverbreiterung. Sie kommt aufgrund
der Druckverhéltnisse in den Sternatmosphiren zustande. Eine Absorptionslinie ist umso breiter, je
grofler der Druck in den Sternatmosphéren bei gleicher Temperatur ist. Je kleiner die Leuchtkraftklasse
eines Sterns bzw. je grofer ein Stern bei einer bestimmten Temperatur ist, desto geringer ist der Druck
in dessen Atmosphére und desto schmaler sind die Absorptionslinien in Bezug auf die Druckverbreite-
rung (siehe Abb. 4) (vgl. Scholz 2018, S. 133).
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Leuchtkraftklasse (Walker 2017, S. 18)



Zur Beschreibung von Linienprofilen in Spektren wird der Begriff der Aquivalentbreite verwendet. Die
Aquivalentbreite Wy gibt die Breite eines Rechtecks an, das den gleichen Flicheninhalt besitzt wie die
eingeschlossene Fliache zwischen der Absorptionslinie und des auf eins normierten Kontinuums in der
Umgebung um die Absorptionslinie (sieche Abb. 5) (vgl. Unsold und Baschek 2015, S. 218).

Aquivalent-
Linienprofil breite
1.0 -

Zentral-
intensitat

0.0

A

Wellenldnge A

Abbildung 5: Linienprofil und Aquivalentbreite einer Absorptionslinie (Unséld und Baschek 2015, S. 218)

Das Linienprofil eines Sterns gibt Auskunft iiber die Eigenschaften des Sterns bspw. der Elementzu-
sammensetzung seiner Atmosphére, was wiederum Informationen iiber die Spektralklasse des Sterns
liefert. Der Zusammenhang zwischen der Aquivalentbreite der Absorptionslinien bestimmter Atome
sowie Ionen und der Spektralklasse des Sterns ist in Abbildung 6 zu sehen. Im Sonnenspektrum sind

bspw. die Absorptionslinien von Ca II charakteristisch und besonders stark ausgeprigt.
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Abbildung 6: Verlauf der Aquivalentbreiten ausgewiihlter Atome und Ionen in Abhéngigkeit von der Spektral-
klasse bzw. Effektivtemperatur (Scholz 2018, S. 337)

2.4 Galaxien

Galaxien sind Ansammlungen von astronomischen Objekten wie Sternen, Planeten, Nebeln, schwarzen
Lochern sowie Staub und dunkler Materie, die gravitativ aneinander gebunden sind. Sie sind im sicht-
baren Bereich als einzelne Objekte zu erkennen, die sich voneinander unterscheiden (vgl. Demtréder
2017b, S. 393, 409, 416; Hanslmeier 2020, S. 523; Uns6ld und Baschek 2015, S. 323ff.).

20



2.4.1 Galaxientypen

Im Universum existieren verschiedene Galaxientypen, die sich unter anderem in ihrer Form und Zu-
sammensetzung unterscheiden. Galaxien werden in (Balken-)Spiralgalaxien, linsenférmige, elliptische
und irregulidre Galaxien unterteilt. Die Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation veranschaulicht die Form
der Galaxientypen (siehe Abb. 7) im sichtbaren Spektralbereich. Sie stellt keine Entwicklungsabfolge
dar (vgl. Hanslmeier 2020, S. 526; Uns6ld und Baschek 2015, S. 419-420).
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Abbildung 7: Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation mit der Form der elliptischen Galaxien (links), lin-
senférmigen Galaxien (an der Gabelung), Spiralgalaxien (oben), Balkenspiralgalaxien (unten), einer Mischform
aus Spiral- und Balkenspiralgalaxien (in der Mitte) und irreguldren Galaxien (rechts) (De Vaucouleurs 1959,
zitiert nach Mazzeo, Rizzo und Distante 2022, S. 53)

Die Einteilung von elliptischen Galaxien erfolgt mit den Bezeichnungen EO (kreisformig) bis E7 (stéirkste
Abplattung) und bezieht sich auf die scheinbare Form von der Erde aus gesehen. Elliptische Galaxien
weisen von innen nach auflen eine Abnahme der Flichenhelligkeit auf. Sie beinhalten wenig Staub und
Gas und erscheinen im sichtbaren Bereich in rétlicher Farbe, die sich aufgrund des Vorhandenseins
von vorwiegend alten Sternen, also massearmen Hauptreihensternen oder Riesensternen der Spektral-
klassen G, K und M, ergibt. Die Form der elliptischen Galaxien entsteht durch die dreidimensionale
statistische Eigenbewegung der Sterne innerhalb der Galaxien. Die Abweichung von der mittleren Ge-
schwindigkeit der Sterne wird als Geschwindigkeitsdispersion o bezeichnet (vgl. Hanslmeier 2020, S.
531; Unsold und Baschek 2015, S. 323, 419, 428, 431).

Spiralgalaxien bestehen aus einem Bulge bzw. Kernbereich in der Mitte der Galaxie und einer Scheibe
aus Spiralarmen. Sie werden in der Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation mit SAa, SAb, SAc, SAd
und SAm bezeichnet. Balkenspiralgalaxien besitzen im Zentrum zusétzlich zum Bulge einen Balken,
an dessen Enden die Spiralarme beginnen. Sie sind in der Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation mit
SBa, SBb, SBc, SBd und SBm aufgefiihrt. Mischformen aus Spiral- und Balkenspiralgalaxien werden
mit SABa, SABb, SABc, SABd und SABm gekennzeichnet.

Bulge

Von a nach ¢ nimmt das Verhéltnis der Leuchtkrifte LLSﬁ ab und der Offnungswinkel der Spiralar-

me wird grofler. Die Abnahme der Flichenhelligkeit von innen nach auflen wird im Bulge mithilfe des
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De-Vaucouleurs-Profils und in der Scheibe mithilfe eines exponentiellen Profils beschrieben. Im Bulge
befinden sich hauptséchlich alte Sterne. Die Spiralarme kommen aufgrund von Dichtewellen zustan-
de und beinhalten HII-Regionen. Sie wirken aufgrund von leuchtkriftigen jungen O- und B-Sternen
blaulich. HII-Regionen sind aus ionisiertem Wasserstoff bestehende Regionen, die aufgrund der starken
ultravioletten Strahlung leuchtkréftiger junger O- und B-Sterne zustande kommen.

(Balken-)Spiralgalaxien rotieren um ihr Zentrum. Die Rotationsgeschwindigkeit nimmt zunéchst bis zu
einem bestimmten Radius zu, bevor sie mit weiter zunehmendem Radius annéhernd konstant bleibt.
Der Verlauf der Rotationsgeschwindigkeit in Abhéngigkeit vom Radius kann durch die Geschwindig-
keitsberechnungen fiir die leuchtende Materie und die Existenz dunkler Materie begriindet werden (vgl.
Hanslmeier 2020, S. 483, 532-533; Unsold und Baschek 2015, S. 323-324, 425, 430).

Die linsenférmigen Galaxien SOA und SOB beschreiben von ihrer Erscheinungsform her den Ubergang
von elliptischen zu spiralférmigen Galaxien. Bei ihnen sind Andeutungen einer Scheibe zu erkennen

(vgl. Unsold und Baschek 2015, S. 419).

Zu den irreguliiren Galaxien werden alle Galaxien gezéhlt, die nicht den elliptischen, linsenférmigen
und spiralférmigen Galaxien zugeordnet werden konnen. Je nach Klassifikationsschema werden sie in

weitere Unterklassen aufgeteilt (vgl. Hanslmeier 2020, S. 533).

Einige Galaxientypen der Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation kénnen noch weiter unterteilt werden.
AuBlerdem existieren auch andere Klassifikationsschemata fiir Galaxientypen (vgl. Hanslmeier 2020, S.
530; Unsold und Baschek 2015, S. 420-421).

2.4.2 Galaxienspektren

Da Galaxien mehrere 10'" Sterne beinhalten, stellt ein Galaxienspektrum eine Uberlagerung aller Spek-
tren der in der Galaxie vorhandenen Sterne dar. Das bedeutet, dass ein Galaxienspektrum wie auch ein
Sternspektrum ein kontinuierliches Spektrum mit Spektrallinien ist. Im Bereich niedriger Wellenlédngen
dominiert der Einfluss der Sterne mit hoher Effektivtemperatur und im Bereich hoher Wellenldngen
der Einfluss der Sterne mit niedriger Effektivtemperatur (vgl. Hanslmeier 2020, S. 528-529; Unsold
und Baschek 2015, S. 429).

Galaxienspektren beinhalten Informationen iiber die Zusammensetzung der Galaxie und kénnen dement-
sprechend teilweise den Galaxientypen der Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation zugeordnet werden,
wenn die spektroskopische Klasse der Galaxie bekannt ist. Die Uberlagerung der Sternspektren fiihrt
dazu, dass die Galaxien als Ansammlungen einer Vielzahl von Sternen erkannt werden und von Nebeln
unterschieden werden kénnen.

Das Aussehen der Galaxienspektren wird stark durch die Art und Aktivitédt der Kernregion der Galaxie
beeinflusst (vgl. Walker 2017, S. 149ft.).

Eine grobe Unterteilung der Galaxien in sechs spektroskopische Klassen ist in Tabelle 3 aufgefiihrt.
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Tabelle 3: Klassifikationsschema fiir Galaxien mit zunehmender Kernaktivitdt von oben nach unten; in Anleh-
nung an (Walker 2017, S. 151)

Bezeichnung Merkmale im optischen Charakteristika der Beispiel
Spektralbereich Galaxie
Absorptionslinien- hauptséachlich hauptséchlich elliptische M31
galaxie Absorptionslinien; und linsenformige Galaxien
vereinzelt schwache sowie Kernbereiche von
Emissionslinien spiralférmigen Galaxien

mit alten Sternen;
wenig Sternentstehung;
schwache Kernaktivitéat

LINER Galaxie hauptsichlich hauptséchlich elliptische, M94
Absorptionslinien; linsenférmige sowie
von der Kernregion spiralférmige Galaxien
Emissionslinien von mit jiingeren Sternen und
schwach ionisierten stérkerer Kernaktivitat
oder neutralen Atomen als bei Absorptionslinien-
wie OI, OII, NII, SII; galaxien

schwache Emissionslinien
von stérker ionisierten
Atomen wie Hell, NellI,
O ITI moglich

Starburstgalaxie intensive H-Emissionslinien; kollidierende, gravitativ M82
schwache [NII]-, [SII]- und | interagierende oder gasreiche
[O I]-Emissionslinien mdoglich; junge Galaxien mit grofien
wenig bis gar keine HII-Regionen und hoher
Absorptionslinien Sternentstehungsrate

Seyfertgalaxie intensive und Doppler-ver- zentrales, supermassereiches M106

breiterte H-Emissionslinien; schwarzes Loch mit hoher

mogliches Auftreten von Akkretionsrate

intensiven verbotenen
Emissionslinien wie [O III],

[NII], [S11], [OT1];
kaum bis keine
Absorptionslinien
Quasar intensive und extrem zentrales, supermassereiches 3C273
Doppler-verbreiterte schwarzes Loch mit extrem
H-Emissionslinien hoher Akkretionsrate
Blazar Spektrum des Jets: Quasar mit Blick Markarian 421
Kontinuum meist ohne in den Jet

Spektrallinien und
irreguléren starken
Intensitédtsverdnderungen

Verbotene Emissionslinien, gekennzeichnet mit [| (bspw. [NII]), sind Emissionslinien, die aufgrund
von Energieniveau-Ubergingen mit sehr geringen Ubergangswahrscheinlichkeiten entstehen. Sie treten
unter normalen Bedingungen auf der Erde nicht auf (vgl. Ridpath 2016).

Das Spektrum der Absorptionsliniengalaxie ist charakteristisch fiir seine Absorptionslinien, die auf die
iiberlagerten dominierenden Sternspektren vorwiegend alter Sterne zuriickzufiihren sind (siehe Abb.
8). Da elliptische Galaxien und die Kernregionen von (Balken-)Spiralgalaxien hauptséchlich aus alten

Sternen bestehen, sind die Spektren dieser Regionen den Absorptionsliniengalaxien zuzuordnen (vgl.
Walker 2017, S. 151).
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Abbildung 8: Beispielspektrum von M31 (Absorptionsliniengalaxie) im Vergleich zu einem Spektrum eines
Sterns mit Spektralklasse G8 und Leuchtkraftklasse III (Walker 2017, S. 158)

LINER steht fiir ,low-ionization nuclear emission-line region®, was soviel bedeutet wie Kernregion
mit Emissionslinien von schwach ionisierten Atomen. Der Unterschied zu Absorptionsliniengalaxien
besteht darin, dass Spektren von LINER Galaxien von jlingeren Sternen und stérkerer Kernaktivitat
beeinflusst werden (vgl. Walker 2017, S. 150-151).

Bei Starburstgalaxien dominieren die ausgeprigten Emissionslinien, insbesondere die H-Emissionslinien,
gegeniiber den iiberlagerten Sternspektren (siehe Abb. 9). Starburstgalaxien zeichnen sich durch eine
im Vergleich zu anderen Galaxien besonders hohe Sternentstehungsrate aus. In Starburstgalaxien do-
minieren junge Sterne, die ihr Strahlungsmaximum im kurzwelligen, ultravioletten bis sichtbar blauen,
Bereich besitzen, sowie H II-Regionen der Sternentstehung, die fiir die Emissionslinien der Balmerserie
des Wasserstoffatoms verantwortlich sind. Die Emission der elektromagnetischen Strahlung der jungen
Sterne fithrt zur Ionisation der umgebenden Materie, wodurch die HII-Regionen entstehen. Weitere
Emissionslinien werden unter anderem NII und SII zugeordnet (siche Abb. 9) (vgl. Hanslmeier 2020,
S. 529; Walker 2017, S. 151-152).
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Abbildung 9: Beispielspektrum von M82 (Starburstgalaxie) (Walker 2017, S. 160)

Die Seyfertgalaxien, Quasare und Blazare gehoren zu den aktiven Galaxienkernen (AGN, active galac-
tic nuclei), die eine besonders hohe Kernaktivitéit und ein zentrales, supermassereiches schwarzes Loch
mit einer Akkretionsscheibe aufweisen. Aufgrund der hohen Akkretionsrate besitzen supermassereiche
schwarze Locher Materie-Jets, die in Verldngerung der Rotationsachse des schwarzen Lochs ausgesendet
werden. Wahrend die Spektren von Seyfertgalaxien und Quasaren intensive und Doppler-verbreiterte
H-Emissionslinien besitzen, wird das Spektrum des Blazars vom Kontinuum des Jets dominiert (vgl.
Walker 2017, S. 1501t.).

Aufgrund der Verschiebung der Spektrallinien im Galaxienspektrum in Bezug auf ihren jeweiligen

Theoriewert kann die Radialgeschwindigkeit v, der Galaxie mithilfe der Gleichung des Doppler-Effekts

v =2 ;0)\0 ¢ (5)

mit der Wellenldnge der verschobenen Spektrallinie A und der Ruhewellenléinge der Spektrallinie A\
bestimmt werden. Die Radialgeschwindigkeit beschreibt den Anteil der Relativgeschwindigkeit, mit
der sich das Objekt auf den Betrachter zu bzw. von diesem wegbewegt (vgl. Unsold und Baschek 2015,
S. 27).

2.4.3 Storeffekte in Galaxienspektren

Wenn Galaxienspektren von der Erdoberfliche aus aufgenommen werden, fithren die Lichtverschmut-
zung irdischer Lichtquellen, das am Mond reflektierte Sonnenspektrum und das Airglow dazu, dass
das aufgenommene Spektrum von einem Storspektrum iiberlagert wird.

Unter dem Airglow versteht man die Emission elektromagnetischer Strahlung bestimmter Wellenldngen
der Atome und Ionen in der Erdatmosphiire, die als Emissionslinien im Spektrum vorhanden sind. Die
Intensitét der Emission variiert mit der Zeit je nach Atmosphéirengegebenheit und Sonnenaktivitét.
Das Storspektrum ist ein kontinuierliches Spektrum mit charakteristischen Spektrallinien des Airglows,
der Lichtverschmutzung und des reflektierten Sonnenlichts (siehe Abb. 10) (vgl. 6. Airglow 1997; Wal-
ker 2017, S. 209).
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Abbildung 10: Beispiel eines Storspektrums mit markierten charakteristischen Spektrallinien (Walker 2017, S.
210)
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3 Gesamter Aufbau inklusive des Spektrographen, des Tele-

skops und der Kameras

3.1 Informationen iiber den gesamten Aufbau

Die gesamte verwendete Apparatur zur Spektroskopie von Galaxien besteht aus dem CDK20 Spiegel-
teleskop, dem DADOS Spalt-Spektrograph der Firma Baader-Planetarium GmbH, der Hauptkamera,
der Sekundiarkamera ZWO ASI174MM Mini, einem L-Filter und Fake Filterrad, das die Flat- und
die Kalibrationslampe beinhaltet. Als Hauptkamera wird zun#chst die ZWO ASI1600MM Pro und im
spiteren Verlauf des Projekts ab September 2023 die QHY268M verwendet, die in dieser Arbeit auch

als ,alte Kamera“ bzw. ,neue Kamera* bezeichnet werden.

Das CDK20 Spiegelteleskop der Firma PlaneWave Instruments (siche Abb. 11) ist ein modifiziertes
Dall-Kirkham Spiegelteleskop, eine Art des Cassegrain-Teleskops mit zusiitzlicher Korrektur (siehe
Abb. 12). Der Offnungsdurchmesser des Teleskops betrigt D = 50,8cm und die Brennweite f =
345,4 cm. Damit lisst sich das Offnungsverhiltnis O = % = 6,8 bestimmen, welches mit /6,8 bezeich-
net wird (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 110). Der Hauptspiegel entspricht einem Ellipsoid
und der Sekundérspiegel ist sphérisch. Die elektromagnetische Strahlung trifft zunéchst auf den ellipti-
schen Hauptspiegel, von dem sie zum sphérischen Sekundérspiegel reflektiert wird. Am Sekundérspiegel
wird die elektromagnetische Strahlung in das Loch in der Mitte des Hauptspiegels reflektiert, wo sich
ihr Fokus befindet (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 114; Burns 2022, S. 53; CDK20 Astrograph
1/6.8 mit Quarzglas-Optik 0.D.).

Abbildung 12: Aufbau des CDK20 Spiegelteleskops mit eingezeichnetem Strahlengang (Das optische Design
der CDK Astrographen 2023)
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Der DADOS Spalt-Spektrograph ist ein Spektrograph bestehend aus zwei Wiirfeln, die drei Spalte
bzw. ein Gitter beinhalten, und drei Offnungen fiir den Anschluss an das Teleskop und die beiden
Kameras (siehe Abb. 13). Mithilfe des Adapters (1) kann der Spektrograph mit Schrauben am Teleskop
befestigt werden. Dahinter befindet sich das Shelyak Remote Calibration Fake Filterrad (2), das die
Flat- und die Kalibrationslampe beinhaltet. Diese beiden zusétzlichen Elemente, die normalerweise
beim Aufbau des Spektrographen nicht vorhanden sind, sind am ersten Wiirfel (3) fixiert. Dieser
beinhaltet einen Spiegel und drei Spalte, die die Breiten 25pm, 35um und 50 pm besitzen, sowie
den 1,25” Okularstutzen mit Klemmschraube (4) und den Focusing Eyepiece Holder 1,25 /T-2 (5)
fiir die Sekundérkamera (6) und die Spaltbeleuchtung (7). Im Anschluss daran lésst sich der zweite
Wiirfel (8) mit dem 200 Linien/mm Reflexionsgitter finden. Mit der Mikrometerschraube (9) kann
die Position des Spektrums nach links und rechts auf dem Sensor verschoben werden. Dafiir muss
zuvor die Klemmschraube fiir den Einstellwinkel des Gitters (10) gelost werden. Die Riickstellfeder
des Gitterhalters (11) ist voreingestellt und sollte nicht veréndert werden. Am zweiten Wiirfel ist der
Drehfokussierer (12) und der 2”-T2 Adapter (13) befestigt, an den die Hauptkamera (14) mit dem
Filter gesteckt werden kann. Die Hauptkamera wird mit den Klemmschrauben des 2”-T2 Adapters
fixiert (vgl. DADOS Spektrograph Gebrauchsanleitung 2021, S. 5).

Abbildung 13: Aufbau des Spektrographen inklusive des Shelyak Remote Calibration Fake Filterrad, der Haupt-
kamera QHY268M und der Sekundéirkamera ZWO ASI174MM Mini (eigene Aufnahme)

Die elektromagnetische Strahlung trifft im ersten Wiirfel zunéchst auf das reflektierende Spaltpléattchen
und wird danach mithilfe eines Spiegels in Richtung der Sekundérkamera reflektiert. Somit ist mit der
Sekundéarkamera der Ausschnitt des Nachthimmels zu sehen, der vom Spaltpliattchen reflektiert wird.
Da von den drei Spalten keine elektromagnetische Strahlung reflektiert wird, sind sie als schwarze
Striche auf dem Bild der Sekundérkamera zu sehen (siehe Abb. 19) (vgl. Koch 0.D., S. 10).

Das 200 Linien/mm Reflexionsgitter ist ein Blazegitter (siehe Abb. 14).
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Abbildung 14: Reflexionsgitter im DADOS Spalt-Spektrograph (DADOS Spalt-Spektrograf o.D.)

Dieses besteht aus einer mit schrigen Ebenen durchzogenen Oberfléche (siehe Abb. 15). Fiir den Gang-
unterschied bei konstruktiver Interferenz As = m - A mit m € Z und der Wellenlénge der einfallenden

Strahlung X ergibt sich:

As=m-A=d- (sihna —sinf) (6)
Fiir den Blazewinkel gilt 6 = LJQFB, wodurch sich insgesamt folgende Gleichung fiir den Blazewinkel
ergibt:
1 A
0= % 5 arcsin ( — sin @) (7

Mithilfe von Gleichung (7) kann ein geeigneter Wert fiir den Blazewinkel fiir einen vorgegebenen
Wellenléngenbereich ermittelt werden (vgl. Demtréder 2017a, S. 308-309).

Gitter-
normale :
Furch Ay =d-sina
Hrchnen= A, =d-sinp
normale AS=A{-A,

Phasenflachen

Abbildung 15: Schematische Skizze eines Blaze Gitters (Demtréder 2017a, S. 309)

Als Filter vor der Hauptkamera wird der Baader UV/IR Cut L-Filter verwendet, der nur Wellenléngen
zwischen 400 nm und 700 nm passieren lésst.

Das Shelyak Remote Calibration Fake Filterrad (2) besitzt drei Anschliisse, je einen zur Betétigung
der Flat- und der Kalibrationslampe und eine Stromzufuhr (siehe Abb. 16). Durch eine angefertigte
Konstruktion, die am Teleskoptubus befestigt ist, kann das Fake Filterrad vom Computer aus gesteuert
werden. Die Kalibrationslampe wird benotigt, um bei der Datenverarbeitung (siehe Kapitel 6) mithilfe

der sogenannten Kalibrationsaufnahmen eine Umwandlung der Positionsangaben auf dem Kamera-
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sensor in Wellenldngen vollziehen zu kénnen. Die Flatlampe leuchtet den gesamten aufgenommenen
Bereich gleichmifig aus, sodass mit den Aufnahmen der Flatlampe Helligkeitsschwankungen in den
Aufnahmen der Objekte korrigiert werden kénnen (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 130).

Abbildung 16: Shelyak Remote Calibration Fake Filterrad mit dem Anschluss der Flatlampe links und der
Kalibrationslampe rechts sowie der Stromzufuhr in der Mitte (eigene Aufnahme)

Als Sekundérkamera wird die ZWO ASI174MM Mini (6) (siehe Abb. 13) verwendet, eine monochroma-
tische Kamera mit einem CMOS-Sensor mit einer Auflésung von 1936 x 1216 Pixel und einer Pixelgrofie
von 5,86 pm (vgl. ZWO Kamera ASI 174 MM Mini Mono o.D.).

Zuniichst wird die ZWO ASI1600MM Pro als Hauptkamera genutzt. Die monochromatische Kamera
hat eine Auflésung von 4656 x 3520 Pixeln und eine Pixelgréfie von 3,8 pm. Sie besitzt einen CMOS-
Sensor und kann gekiihlt werden (vgl. ZWO Kamera ASI 1600 MM Pro Mono o.D.).

AnschlieBend wird die QHY268M (14) (siehe Abb. 13) als Hauptkamera eingesetzt. Diese ist eben-
falls monochromatisch, kann gekiihlt werden und besitzt einen CMOS-Sensor. Die effektive Anzahl der
nutzbaren Pixel betrigt 6252 x 4176 Pixel und die Pixelgroe 3,76 pm (vgl. QHY 268 M/C BSI Me-
dium Size APS-C Kameras, gekihlt (verschiedene Versionen erhdltlich) 0. D.; QHY268M/C PH 0.D.).

3.2 Einstellung der Kameras

Bevor der gesamte Aufbau inklusive Spektrograph und Kameras fiir eine Beobachtung genutzt werden
kann, miissen die beiden Kameras per Hand und Augenmaf} eingestellt und fokussiert werden.

Ein mogliches Ausgangsbild (sieche Abb. 17) liefert die Sekundérkamera (6), wenn sie wie in Abbildung
13 zu sehen, ohne Ausrichtung im Okularstutzen und Focusing Eyepiece Holder befestigt wird. Durch
die Verschiebung des Kameratubus in Bezug auf den ersten Wiirfel wird die Kamera so fokussiert, dass
die drei Spalte so scharf wie moglich abgebildet werden (siehe Abb. 18). Eine Drehung der gesamten
Kamera um ihre Langsachse bewirkt eine Drehung des Bildes. Diese wird durchgefiihrt, bis die Spalte
horizontal nebeneinander abgebildet werden. Fiir alle Beobachtungen wird die Sekundérkamera so
ausgerichtet, dass sich das Bild des 35 pm-Spalts links, des 25 pm-Spalts in der Mitte und des 50 pm-
Spalts rechts auf dem Kamerasensor befinden (siehe Abb. 19).
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Abbildung 17: Unfokussiertes und unausgerichtetes Ausgangsbild der Sekundirkamera (eigene Aufnahme)

Abbildung 18: Fokussiertes und unausgerichtetes Bild der Sekundérkamera (eigene Aufnahme)

Abbildung 19: Fokussiertes und ausgerichtetes Bild der Sekundérkamera mit der Abbildung der drei Spalte
(links: 35 pm, Mitte: 25 pm und rechts: 50 pm) (eigene Aufnahme)

Die Drehung des Bildes der Hauptkamera erfolgt analog zur Drehung des Bildes der Sekundirkamera
durch Rotation des Kameratubus. Dabei wird der Kamerasensor so ausgerichtet, dass das Spektrum
des 50 pm-Spalts oben, des 25 nm-Spalts in der Mitte und des 35 pm-Spalts unten zu sehen sind (siehe
Abb. 20).

Bei der erstmaligen Einstellung der Hauptkamera muss zunéchst das Spektrum der ersten Ordnung in
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die Bildmitte bewegt werden, da dieses die grofite Intensitéit im Vergleich zu den Spektren niedrige-
rer Ordnung besitzt. Dazu wird die Kalibrationslampe eingeschaltet und anhand ihres Spektrums der
Bildausschnitt verschoben. Dies erfolgt durch Drehung der Mikrometerschraube (9). Fiir die Identifi-
zierung der Linien bei der Auswertung der Daten ist es wichtig, dass die erste Ordnung in der Bildmitte
zentriert wird, die am linken Rand die niedrigen Wellenldngen von 400 nm und am rechten Rand die
hohen Wellenléngen des sichtbaren Spektrums von 700 nm abbildet. Bei Verwendung einer Farbkamera
wiirde demnach von links nach rechts ein Farbverlauf von blau nach rot zu sehen sein.

Die Fokussierung der Hauptkamera erfolgt durch Drehung des Drehfokussierers. Sobald die Linien des
Spektrums so schmal wie moglich erscheinen, befindet sich die Kamera im Fokus.

Da das Festziehen der Klemmschrauben am 2”-T2 Adapter (13) zu einer minimalen Drehung des Bil-
des fithrt, muss das Bild unter Beriicksichtigung des Effekts der Klemmschrauben feinjustiert werden.
Nach Fixierung der Hauptkamera mithilfe der Klemmschrauben sehen die abgebildeten Spektren so

wie in Abbildung 20 aus.

[T T
TN 0 AR

TN A

Abbildung 20: Fertig ausgerichtetes, verschobenes und fokussiertes Bild der Hauptkamera QHY268M anhand
des Spektrums der Kalibrationslampe (eigene Aufnahme)
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4 Vorgehensweise in einer Beobachtungsnacht

Eine Voraussetzung, um Galaxien in einer Beobachtungsnacht erfolgreich spektroskopieren zu kénnen,
ist das Vorhandensein eines vollstdndig wolkenlosen Himmels. Sobald sich diinne Wolken am Nacht-
himmel befinden, kann eine Beobachtung von Galaxien nicht durchgefiihrt bzw. fortgefithrt werden.
Aufgrund der Wolken ist die Galaxie im Bildausschnitt der Sekundédrkamera nicht zu erkennen, wes-
halb sie nicht an der Position des gewihlten Spalts platziert werden kann. Auflerdem ist kein Guiding
mehr moglich. Guiding beschreibt den Vorgang, den auf der Sekundirkamera abgebildeten Bereich
des Nachthimmels wihrend einer Beobachtung automatisiert exakt beizubehalten. Dabei wird mithilfe
eines Sterns dessen Position auf dem Sensor iiberpriift und Korrekturen an die Montierung, die fiir
die Positionierung des Teleskops verantwortlich ist, gesendet (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S.
56). Ist aufgrund von Wolken kein Guiding moglich, kann nicht sichergestellt werden, dass die Galaxie

weiterhin an der Stelle des Spalts gehalten wird.

4.1 Manueller Aufbau

Ist die Voraussetzung eines wolkenlosen Himmels gegeben, werden zur Anpassung der Temperatur
der Apparatur an die Auentemperatur alle Tiiren und der Kuppelspalt geoffnet. Der Spektrograph
wird am Teleskop befestigt. Die Hauptkamera wird mit dem Strom- und dem USB 3.0 B-Kabel, die
Sekundirkamera mit dem USB C-Kabel sowie die Flat- und die Kalibrationslampe und deren Stromzu-
fuhr mit den jeweiligen Eingéingen der Fake Filterrad Box verbunden (siehe Abb. 21). Sobald alle drei
Abdeckungen am Teleskop entfernt, der Strom und die Montierung angeschaltet, sowie alle Gewichte
zur Ausbalancierung der Apparatur direkt nebeneinander angeordnet sind, kénnen alle weiteren Ein-
stellungen am Computer vorgenommen werden. Auf der Montierung ist das Teleskop befestigt. Diese
ist fiir das Anfahren und das aufgrund der Rotation der Erde notwendige Nachfithren des Objekts
zustandig (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 107).

Abbildung 21: Montierung des Spektrographen am Teleskop (eigene Aufnahme)

4.2 Vorbereitung der Beobachtung mit der verwendeten Software

Die Steuerung der Apparatur sowie die Aufnahme der Spektren erfolgt iiber die Software , KStars®
(vgl. The KStars Handbook o.D.). Nach Auswahl des Kuppel Symbols und des DADOS Profils, bei
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dem die Kameras hinterlegt sind, wird der Play Button betétigt, sodass die Verbindungen zwischen
KStars und den Geréten hergestellt werden. Nun wird die Kuppel und die Montierung iiber ,, Unpark*

entparkt, also die Verriegelung ihrer Parkpositionen aufgehoben.

4.2.1 Fokussierung

Fiir die Fokussierung der Objekte auf dem Sensor der Sekundidrkamera wird ein Stern {iber das Lu-
pensymbol im Mount Control ausgewahlt und mit ,, GOTO* angefahren. Die zur Einstellung des Fokus
verwendete Bahtinov-Maske wird auf die Teleskop-Offnung gelegt. Die Bahtinov-Maske ist ein Gitter
aus Metall, bei der zwei Viertel des Gitters jeweils um etwa 20 ° in zueinander entgegengesetzter Rich-
tung zum restlichen Gitter gedreht sind (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 112). Im Kamera
Modul wird die Sekundérkamera ausgewéhlt und die Funktion ,, Loop* aufgerufen, sodass mehrere Bil-
der hintereinander aufgenommen und angezeigt werden. Auf den Aufnahmen sind die Positionen der
drei Spalte und der Ausschnitt des Nachthimmels zu sehen. Zur besseren Sichtbarkeit des Sterns und
der Balken, die durch die Bahtinov-Maske entstehen, kénnte die Belichtungszeit auf 0,05s und der
Autostretch auf linear eingestellt werden. Die Verdinderung des Fokus erfolgt iiber die Anderung der
Zahl im Modul mit dem Lupensymbol. Beim erstmaligen Fokussieren hat sich als geeigneter Startwert
1.645.000 ergeben (siche Abb. 22 (a)). Dieser wird bei jeder Beobachtungsnacht leicht geéndert, bis
sich die drei Balken in exakt einem Punkt schneiden (siehe Abb. 22 (b)). In den Bildern fillt auf,
dass der Stern zum linken unteren Bildrand hin verschmiert ist, was moglicherweise auf eine leichte
Verkippung des Spiegels im Spektrographen zuriickzufiihren ist. Sobald die Fokussierung abgeschlossen

ist, wird die Bahtinov-Maske entfernt.

(a) (b)

Abbildung 22: (a) Stern und die drei Balken mit dem Startwert von 1.645.000, (b) Fokussierter Stern, aufge-
nommen in der Nacht vom 17.12.2023 (eigene Aufnahmen)

4.2.2 Kihlung der Hauptkamera

Die Kiihlung der Hauptkamera wird gestartet. Die alte Kamera wird auf —20°C gekiihlt. Bei der
anschlieBend verwendeten neuen Kamera wird auf die Temperatur 0°C gekiihlt, da eine niedrigere
Sensortemperatur als 0°C bei der Aufnahme vieler Fotos hintereinander von der Kamera nicht kon-

stant gehalten werden kann. Neben dem Eingabefeld der Temperatur wird der Haken im Késtchen
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gesetzt, damit KStars nur Fotos aufnimmt, wenn der Kamerasensor die gewiinschte eingestellte Tem-
peratur besitzt (siche Abb. 24). Der Grund fiir die Kiithlung der Hauptkamera wird in Kapitel 5.3

erldutert.

4.2.3 Kalibrierung des Guidings

Vor der Aufnahme der Spektren muss das Guiding kalibriert und gestartet werden. Dazu wird die
Software ,, PHD2* verwendet (vgl. Open PHD Guiding - Official Website for PHD2 2024). Fiir die Ka-
librierung wird in KStars mit Rechtsklick eine Region nahe der Deklination von 0° ausgesucht sowie
diese iiber ,LX200 10micron* und ,,GOTO* angefahren. Die Kameras werden iiber das Stift-Symbol
mit PHD2 verbunden und das Bild durch Betédtigung des Looping-Symbols mehrfach aufgenommen.
Zu sehen ist erneut das Bild, das von der Sekundérkamera gemacht wird. Mit dem Stern-Symbol wird
ein Stern ausgewiéhlt, der gut sichtbar ist und sich nicht zu nah am Bildrand befindet. Die Kalibrierung
wird mit dem gleichzeitigen Betétigen von Shift und dem griinen Button sowie der Angabe von ,,OK*
gestartet. Nach Beendigung beginnt PHD2 automatisch mit dem Guiding, das héndisch gestoppt wer-

den muss.

4.2.4 Auswahl des zu beobachtenden Objekts

Nun kann in KStars das zu beobachtende Objekt, wie beim Vorgehen der Fokussierung beschrieben,
angefahren werden. Mithilfe der Loop-Funktion bei Auswahl der Sekundérkamera wird das Objekt ma-
nuell mithilfe der Pfeiltasten im Mount Control auf die Position des mittleren, also diinnsten, Spalts
bewegt. Dazu sollte der Slider ganz nach links geschoben sein, da die Bewegung der Apparatur durch

Betétigung der Pfeiltasten zu grof ist, sodass sich das Objekt aus dem Bildausschnitt entfernen wiirde.

4.2.5 Starten des Guidings

Nach erfolgreicher Positionierung des Objekts wird in PHD2 mit dem Sternsymbol Button ein neuer
Stern in diesem Bildausschnitt gew#hlt und mit dem griinen Button das Guiding gestartet. Ohne Gui-
ding kann es passieren, dass sich das Objekt im Verlauf einer Aufnahme aus der Position, die mit dem
Spalt tibereinstimmt, hinausbewegt. Aus diesem Grund ist das Guiding mit dem Programm PHD2
notwendig. Wird mehrere Néchte hintereinander das gleiche Objekt beobachtet, konnen in PHD2 die
Koordinaten des Guiding Sterns gespeichert werden, sodass sich das Objekt bei jeder Beobachtung an
exakt der gleichen Bildstelle befindet. Dazu wird nach Auswahl des Guiding Sterns unter ,, Tools* ,, Ad-
just Lock Position“ ausgewéhlt. Unter ,,Lock Pos“ sind die Koordinaten des Guiding Sterns zu sehen
(siehe Abb. 23). Zum Speichern bzw. Merken der Position wird der ,,Save“ Button gedriickt und bei
»oticky Lock Position“ ein Haken gesetzt. Bei erneutem Beobachten kann nun nach Auswahl desselben
Sterns wie bei der vorherigen Aufnahme und nach Starten des Guidings der ,,Restore” Button unter
»Adjust Lock Position®, mit ,OK*“ bestétigt, betédtigt werden. Anschliefend wird der ,,Set* Button
dazu genutzt, um den Guiding Stern an die gleiche Position wie bei der vorherigen Beobachtung zu
platzieren. Diese Funktion ist vor allem wéhrend einer Beobachtungsnacht niitzlich, da zur Aufnah-
me der Hintergrundspektren nach jeder Aufnahme des Objekts die Position der gesamten Apparatur

verandert wird.
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Abbildung 23: Ausschnitt der Software PHD2 inklusive des ,,Adjust Lock Position“ Fensters beim Guiding
wihrend einer laufenden Beobachtung von M31 mit dem mittleren Spalt (eigene Aufnahme)

4.2.6 Einstellungen fiir die Aufnahme

In KStars muss darauf geachtet werden, dass die ,Flat Duration“ auf ,Manual“ eingestellt ist, da
KStars ansonsten die Sequenz nach einer getétigten Aufnahme stoppt. Auflerdem muss unter dem
Kompass Modul bei ,,Options“ jede Art des Dithering ausgeschaltet sein, damit der beobachtete Bild-
ausschnitt nicht nach jeder Aufnahme leicht verschoben wird (vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S.
63). Das bedeutet, dass kein Haken gesetzt sein darf. Im Kamera Modul von KStars wird die Haupt-
kamera ausgesucht sowie die gewiinschte Belichtungszeit, Anzahl der Aufnahmen, Gain, Offset und
Ausgabeordner eingestellt (siehe Abb. 24). Unter dem Feld , Filter kann ausgewihlt werden, ob keine
Lampe, die Flat- oder die Kalibrationslampe verwendet wird. Sind alle Einstellungen vorgenommen,
wird der Auftrag mit dem + Button der Sequenz hinzugefiigt. Durch den Start-Button wird die Se-
quenz gestartet und die Bilder der Spektren aufgenommen.

Auf die verschiedenen Aufnahmen wird in Kapitel 6 eingegangen.

4.2.7 Abbau

Nach Beendigung der Beobachtung miissen folgende Schritte durchgefiihrt werden, um die gesamte
Apparatur wieder in den Ausgangszustand zu bringen:

Die Kiihlung von der Hauptkamera sowie die Flat- und die Kalibrationslampe werden ausgeschaltet.
Die Montierung und Kuppel werden geparkt sowie der Kuppelspalt geschlossen. KStars kann beendet
werden, indem die Disconnect- und Stopp-Buttons betétigt werden und die Anwendung geschlossen
wird. Alle Kabelverbindungen werden am Spektrographen getrennt und der Spektrograph entweder
mit einer Plastiktiite geschiitzt oder vom Teleskoptubus vollstéindig entfernt und ordnungsgeméf ver-
staut. Beim Teleskop werden alle Abdeckungen angebracht und die Stromzufuhr sowie die Montierung

ausgeschaltet.
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Abbildung 24: Kamera Modul von KStars wiahrend der Beobachtung von M31 in der Nacht vom 17.12.2023 mit
den Eingabefeldern fiir die Temperatur (T), die Belichtungszeit (Exposure) in der Einheit Sekunden, die Anzahl
der Aufnahmen (Count), den Gain, den Offset und den Ausgabeordner (Directory) sowie den Auswahlfeldern
fiir die verwendete Kamera (Train) und den , Filter* (eigene Aufnahme)
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5 Erkenntnisse iiber den gesamten Beobachtungszeitraum hin-

weg

5.1 Aufnahme von Hintergrundspektren

Wie in Kapitel 2.4.3 beschrieben, werden vom Boden aus aufgenommene Spektren von Storspektren,
die u.a. Effekte des Airglows, der Lichtverschmutzung sowie des am Mond reflektierten Sonnenspek-
trums beinhalten, iiberlagert. Da von der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg aus beobachtet wird,
sollten die Emissionslinien des Airglows im Spektrum des Objekts, das im Folgenden als Objektspek-
trum bezeichnet wird, ebenfalls vorhanden sein. Um die Storeffekte im Prozess der Datenverarbeitung
(siehe Kapitel 6) aus dem Objektspektrum entfernen zu koénnen, wird nach jeder Objektaufnahme
eine sogenannte Hintergrundaufnahme gemacht. Dazu wird die gesamte Apparatur auf eine Region
ohne sichtbare Lichtquellen positioniert, die sich etwa 1° neben der des Objekts befindet. Das an
dieser Stelle des Nachthimmels aufgenommene Spektrum wird als Hintergrundspektrum bezeichnet,
das sowohl die storende Vordergrund- als auch Hintergrundstrahlung beinhaltet. Dieses kann vom Ob-
jektspektrum subtrahiert werden, wodurch die Storeffekte im Objektspektrum entfernt werden. Dieses

Vorgehen wird in Kapitel 6.3 genauer beschrieben.

5.2 Mogliche Verbiegung der Apparatur

Eine weitere Uberlegung, die fiir die Beobachtung als relevant erachtet wird, ist die mogliche leich-
te Verbiegung der Apparatur aufgrund der Bewegung dieser zum Verfolgen des Objekts. Aus diesem
Grund werden vor jedem Paar an Objekt-Hintergrund-Aufnahmen einige Flat- und Kalibrationsauf-
nahmen gemacht, sodass jedes Paar eigene Flat- und Kalibrationsaufnahmen zur Datenverarbeitung
(siehe Kapitel 6) besitzt.

5.3 Kiihlung der Kameras

Bei Beobachtungen im Sommer kam es zu der Schwierigkeit, dass bei einer Lufttemperatur ab etwa
19°C die Kiihlung der alten Kamera eine Sensortemperatur von —20 °C nicht mehr erreichte, obwohl
die Kiihlleistung der Kamera 100 % betrug. Dies wurde festgestellt, als bei der Vorbereitung auf eine
Beobachtung die Kamera bei einer Auflentemperatur von iiber 19 °C auf —20 °C gekiihlt werden sollte.
In der Dunkelkammer der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg mit einer wiahrend des Jahres relativ
konstanten Temperatur von 21 °C fithrt die begrenzte Kiihlleistung dazu, dass keine Darkaufnahmen
bei der gewiinschten Sensortemperatur von —20 °C aufgenommen werden kénnen. Die Darkaufnahmen
werden bei einer verschlossenen Kameratffnung mit den gleichen Kameraeinstellungen, also auch glei-
cher Temperatur und Belichtungszeit, wie bei den Aufnahmen des Objekts durchgefiihrt. Sie werden
angefertigt, da sie zeitlich abhéngige, thermische Effekte wie den Dunkelstrom beinhalten (vgl. Astro-
nomisches Praktikum 2023, S. 129-130). Der Dunkelstrom wird als Anzahl an Elektronen pro Pixel
pro Sekunde angegeben, die , bei normaler Betriebstemperatur durch thermische Effekte im Halblei-
termaterial des Sensors freigesetzt werden, wodurch thermisches Rauschen entsteht“ (Astronomisches
Praktikum 2023, S. 119). Die storenden Effekte konnen bei der Datenverarbeitung (siehe Kapitel 6)
mithilfe der Darkaufnahmen aus den Objekt- und Hintergrundaufnahmen (Lightaufnahmen) entfernt
werden.

Die Kiihlung des Kamerasensors ist sinnvoll, da der Dunkelstrom mit sinkender Temperatur abnimmt
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(sieche Abb. 25). Wie Abbildung 25 auflerdem zu entnehmen ist, ist der Wert des Dunkelstroms fiir
die Kamera QHY268M bei 0°C 2,8 mal so grofl wie der Wert bei —10°C, weshalb der Kamerasensor

wenn moglich auf —10°C gekiihlt werden sollte.

QHY268C Dark Current VS. Temperature

0.036913

0010472

Dark Current (e/pixel/s)

@~ 050756

00056552
0.00053145

o00TEITE
1309
oo . 0001300

o
Temperature(C)

Abbildung 25: Dunkelstrom aufgetragen iiber die Temperatur fiir die Kamera QHY268M (QHY268M/C PH
0.D.)

Die Problematik bzgl. der Sensorkiihlung in der Dunkelkammer zur Aufnahme der Darkaufnahmen
trat ebenfalls bei der neuen Kamera auf. Die neue Kamera kann bei einer Umgebungstemperatur von
21°C nur bei einer Tiefsttemperatur von 0 °C mehrere Darkaufnahmen hintereinander aufnehmen, oh-
ne die Aufnahmeserie abzubrechen. Aus diesem Grund wurde eine Sensortemperatur von 0 °C gewéhlt.
Aufgrund einer minimalen Auflentemperatur von bis zu —10°C von Januar bis Méarz 2024 wurde in
diesen Beobachtungsniichten eine Sensortemperatur von —10°C eingestellt. Die fiir diese Aufnahmen
benstigten Bias- und Darkaufnahmen wurden im Anschluss an eine Beobachtungsnacht in der Kuppel
aufgenommen. Fiir die Erstellung der Biasaufnahmen wird die Kameradffnung verschlossen und die
kleinstmogliche Belichtungszeit eingestellt. Alle anderen Einstellungen sind analog zu den Einstellungen
bei den Lightaufnahmen. Mithilfe der Biasaufnahmen kann das Ausleserauschen des Kamerasensors,
alle systematischen kameraspezifischen von der Belichtungszeit unabhéngigen Storeffekte sowie die von
der Belichtungszeit unabhingigen Analog-Digital-Units-Werte (ADU-Werte) jedes Pixels festgestellt
werden. Der ADU-Wert ist der Messwert, der nach dem Ausleseprozess des Sensors fiir jeden Pixel von
der Kamera ausgegeben wird. Dieser wird durch Bitmuster gespeichert (vgl. Astronomisches Praktikum
2023, S. 37, 118, 129). Die Verwendung einer begrenzten Anzahl an Bits, ,,die vom Modell der Kamera
abhiangt und wodurch die Anzahl der Helligkeitswerte bestimmt wird, die durch einen Pixel des Bildes
dargestellt werden kénnen® (Astronomisches Praktikum 2023, S. 118), wird Bit-Tiefe genannt.

5.4 Auswahl des Modus, Gains, Offsets und der Belichtungszeit bei Ver-
wendung der Kamera QHY268M

In der ersten Beobachtungsnacht wurde getestet, welcher Modus und Gain sowie welche Belichtungs-
zeit fiir die Kamera QHY268M zur Spektroskopie von Galaxien geeignet sind. Der Offset wurde mit
einem Wert von 50 willkiirlich festgelegt. Dieser ist ein konstanter Wert, der ,,von der Elektronik der
Kamera [...] zu den digitalisierten Werten addiert wird“ (Astronomisches Praktikum 2023, S. 118), um
eine korrekte Verarbeitung der Aufnahmen zu gewihrleisten.

Der Gain beschreibt den Grad der Verstarkung des auf dem Sensor auftreffenden Signals. Je grofler
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der Gain ist, desto grofler ist die Verstirkung. Das bedeutet, dass die Belichtungszeit angepasst wer-
den muss, wenn der Gain verdndert wird. Bei einem niedrigen Gain muss eine hohere Belichtungszeit
gewiihlt werden, um geniigend Signal vom Objekt registrieren zu kénnen (vgl. Gain und Offset — Darks
und Bias bei gekihlten CMOS Kameras 2022).

Aufgrund des Linux-Betriebssystems konnen von den sechs Modi der Kamera ,,Photographic Mode®,
,High Gain Mode“, ,Extended Full Well Mode“, ,Extend Full Well Mode-2CMS*, | Photographic
Mode-2CMS* und ,,High Gain Mode-2CMS* (vgl. QHY268M/C PH o.D.) nur die ersten vier verwen-
det werden. Der High Gain Mode-2CMS ist in KStars unter Linux nicht verfiigbar, weshalb der High
Gain Mode gew#hlt wurde. Beide Modi weisen &hnliche Verldufe bzgl. Gain, Readout Noise, Dynamic
Range und Full Well Capacity auf (siche Abb. 26, 27 und 28). Fiir die Beobachtungen mit der neuen
Kamera wurde sich fiir den High Gain Mode entschieden, da das Ausleserauschen bei Gain Werten
von mindestens 56 am geringsten im Vergleich zu den anderen Modi ist (siehe Abb. 26). Auflerdem
ist die Dynamic Range bei Gain Einstellungen von weniger als 110 vergleichsweise grofl (sieche Abb.
27). Zudem wird von der Firma QHYCCD empfohlen, den High Gain Mode zu verwenden, wenn licht-
schwache Objekte mit einem hohen Gain beobachtet werden sollen (vgl. QHY268M/C PH o.D.). Da
Galaxien spektroskopiert werden sollen und diese zu den lichtschwachen Objekten am Nachthimmel
gehoren, eignet sich dieser Modus.

Readout Noise wird auf Deutsch Ausleserauschen genannt und beschreibt die Storeffekte, angegeben
in Elektronen, die durch die Sensorelektronik entstehen. Diese sollen moglichst gering sein, weshalb
ein niedriger Wert des Ausleserauschens angestrebt wird.

Die Full Well Capacity bzw. Full Well Kapazitit gibt an, ,,wie viele [durch Absorption von Photonen
freigesetzte] Elektronen von einem Pixel gehalten werden kénnen® (Astronomisches Praktikum 2023,
S. 119). Sie wird in Elektronen angegeben. Je grofier die Full Well Kapazitiit ist, desto mehr Elektronen
kénnen in einem Pixel gesammelt werden, bevor der Pixel iiberséattigt ist.

Die Dynamic Range, auf Deutsch als Dynamikumfang oder Dynamikbereich bezeichnet, hangt von
der Bit-Tiefe, dem Ausleserauschen und der Full Well Kapazitidt ab, da sie dem Bereich zwischen
dem niedrigsten Signal oberhalb des Ausleserauschens und dem hochsten Signal unterhalb des Werts
der Sattigung eines Pixels entspricht. Ein grofler Dynamikumfang ist dementsprechend vorteilhaft,
um sowohl relativ dunkle als auch helle Regionen sichtbar abbilden zu kénnen (vgl. Astronomisches
Praktikum 2023, S. 119).

QHY268M/C Readout Noise For All Mode #0-#5
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Abbildung 26: Readout Noise aufgetragen iiber den Gain fiir die Kamera QHY268M (hellviolett: Photographic

Mode, hellblau: High Gain Mode, griin: Extended Full Well Mode, gelb: Extend Full Well Mode-2CMS, violett:
Photographic Mode-2CMS und blau: High Gain Mode-2CMS) (QHY268M/C PH o.D.)
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QHY268M/C Dynamic Range For All Mode #0-#5
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Abbildung 27: Dynamic Range aufgetragen iiber den Gain fiir die Kamera QHY268M (QHY268M/C PH 0.D.)

QHY268M/C FULLWELL For All MODE #0-#5
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Abbildung 28: Full Well Capacity aufgetragen iiber den Gain fiir die Kamera QHY268M (QHY268M/C PH
0.D.)

Zum Testen wurden die drei verschiedenen Gain Werte 56, 100 und 255 fiir Aufnahmen verwendet.
Diese wurden aus folgenden Griinden ausgewéhlt:

Bei Gain 56 ist das Ausleserauschen mit einem Wert von etwa 1,6 e~ deutlich geringer als bei Gain 55
mit einem Wert von ungefdhr 3,2e~. Eine dhnliche, jedoch im Unterschied der Werte kleinere Stufe
ldsst sich sowohl bei Gain 100 als auch bei Gain 255 finden (siehe Abb. 26). Bei der Auswertung der
Daten (siehe Kapitel 8) erwies sich der Gain 100 als am besten geeignet, weshalb seit der zweiten
Beobachtungsnacht mit der Kamera QHY268M dieser verwendet wird.

Die Belichtungszeit ist abhéngig vom Gain, weshalb fiir jeden Gain eine mogliche Belichtungszeit ab-
geschétzt und ausprobiert wurde. Wichtig zu beachten ist, dass keine Stelle des Spektrums iiberbelichtet
sein sollte, also den Maximalwert von 65535 ADU aufweist. Auf Grundlage der Ergebnisse bei der Aus-
wertung (siche Kapitel 8) scheint bei Gain 100 eine Belichtungszeit der Lightaufnahmen von 10 min
geeignet zu sein. Fir die Kalibrationsaufnahmen ergibt sich eine Belichtungszeit von 5s und fiir die
Flataufnahmen von 0,8s. Fiir jedes Paar an Objekt-Hintergrund-Aufnahmen werden 40 Flataufnah-

men und 10 Kalibrationsaufnahmen erstellt. Dies ist frei gewéhlt.
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6 Datenverarbeitung

Fiir die Datenverarbeitung werden die einzelnen Light-, sowohl fiir das Objekt als auch den Hinter-
grund, sowie Bias-, Dark-, Flat- und Kalibrationsaufnahmen benétigt. Die Light-, Flat- und Kalibra-
tionsaufnahmen werden, wie in Kapitel 4 beschrieben, erstellt. Die Bias- und Darkaufnahmen werden
unabhéngig von den Beobachtungsnéchten mit der gleichen Sensortemperatur und dem gleichen Gain
und Offset wie bei den restlichen Aufnahmen aufgenommen. Fiir die Darkaufnahmen wird die gleiche

Belichtungszeit gewéhlt wie bei den Lights.

6.1 Verarbeitung der Aufnahmen

Fiir die Verarbeitung der Aufnahmen wird die Bildverarbeitungssoftware fiir astronomische Bilder ,,Si-
ril* verwendet (vgl. Siril 2024).

Die jeweiligen Bias- und Darkaufnahmen werden in ,,Siril“ in einer Sequenz geladen und miteinander
kombiniert (gestackt). Fiir den Stacking Prozess wird die Methode ,, Average stacking with rejection®,
keine Normalisierung und fiir die Pixelentfernung der ,,Generalized Extreme Studentized Deviate Test“
Algorithmus verwendet. Die ESD Outliers und ESD Significance bleiben wie voreingestellt auf 0.300
und 0.050. AnschlieBend werden die Flat- und Kalibrationsaufnahmen nach einem &dhnlichen Schema
in Siril gestackt. Nach dem Laden der Sequenz werden sowohl von den Flat- als auch den Kalibra-
tionsaufnahmen jeweils die gestackte Biasaufnahme abgezogen. Im Stacking Prozess wird die gleiche
Methode wie bei den Bias- und Darkaufnahmen verwendet. Als Normalisierung wird fiir die Flat-
aufnahmen ,,Multiplicative with scaling® und fiir die Kalibrationsaufnahmen ,, Additive with scaling*
gewihlt. Je nach Anzahl an Aufnahmen wird fiir weniger als sechs Aufnahmen , Percentile Clipping*
und fiir sechs bis 49 Aufnahmen , Linear Fit Clipping* angewendet. Die jeweiligen Einstellungen dazu

bleiben voreingestellt. Von der Lightaufnahme wird in Siril die gestackte Darkaufnahme abgezogen.

6.2 FErzeugung der Spektren

Bevor die weitere Datenverarbeitung im Programm ,MIDAS“ (vgl. ESO-MIDAS Documentation 2018)
stattfinden kann, miissen noch Informationen zum Ort, die in der Datei unter ,CTYPE1*“  CTYPE2¢
,CUNIT1“ und ,,CUNIT2“ gespeichert sind, entfernt werden. Dazu wird das Programm ,FITS View-
er“ (fv) verwendet (vgl. Irby, Pence und Chai 2020). Auflerdem wird fiir die Datenverarbeitung mit
MIDAS die Datei ,near_dados_93.fits“ benotigt, die die Werte der Wellenléngen der zu erwartenden

Linien im Spektrum der Kalibrationslampe enthélt.

In MIDAS wird zunéchst der verwendete Spektrograph mit ,,SET/CONT DADOS“ ausgewihlt. Aus den
vorgeschlagenen Befehlen wird nun ,,KALIB/DADO“ genutzt, um die Lightaufnahme zu kalibrieren. Der
gesamte Befehl lautet:

KALIB/DADO Dateiname-Lightaufnahme Dateiname-Kalibrationsaufnahme + 0

Darauthin 6ffnet sich die Lightaufnahme, bei der das aufgenommene Spektrum des Objekts beim mitt-
leren Spalt mit linker und dann rechter Maustaste angeklickt wird. In einem neuen Fenster erscheint
der Querschnitt der gesamten Lightaufnahme von unten nach oben mit der Position auf der horizon-
talen Achse und der Intensitét auf der vertikalen Achse. Das Spektrum des Objekts wird zunéichst mit
Links-Klick auf der linken Seite des Spektrums und Links-Klick auf der rechten Seite des Spektrums
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und einem Rechts-Klick ausgew#hlt. Im zweiten Schritt wird bei der Nachfrage nach der manuellen
Auswahl der Pixel ,Manual range (n)7?“,y“ eingetippt, damit alle Pixelwerte innerhalb des angeklick-
ten Bereichs beriicksichtigt werden. Dazu muss erneut das Spektrum ausgew#hlt werden. Dieses Mal
wird sowohl links als auch rechts neben das Spektrum ein Links-Rechts-Klick gesetzt. Im néchsten
Schritt 6ffnet sich das Spektrum der NeAr Kalibrationslampe, welches manuell per Hand und Auge
kalibriert werden muss. Dazu wird zunéchst per Links-Rechts-Klick auf die unterste Verbindung der
Peaks und etwas oberhalb der untersten Verbindung der Nullwert der Pixelwerte festgelegt. Die Lini-
en werden mithilfe der Abbildung 29 aus dem ,DADOS pipeline manuel“ identifiziert (vgl. DADOS
pipeline manual 2019). Dabei wird das Spektrum mit den klassifizierten Linien (siche Abb. 29) mit
dem aufgenommenen Spektrum der Kalibrationslampe verglichen, ungefihr fiinf Linien jeweils mit

Links-Klick ausgew&hlt und die jeweilige Wellenléinge in MIDAS notiert.

DADOS/SBIG NeAr (cNeAr)
Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ne Ar Ar Ne Ar Ne Ne Ne r
#131.73 4259.36 4277.55 4331.25 4426.01 4510.73 4609.60 4735.93 4879.90 5062.07 5162.28 5341.09 5495.87 5495.87 5764.42 5888.58 6096.16 6382.99 6598.95 752
Ar Ar Arll Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ar Ne Ar Ar Ne Ne Ne Ne Ne,
419832 4272.17 4426.01 4348.11 4474.77 4579.39 4726.91 4806.07 4965.12 5141.81 5221.27 5400.56 5439.97 5572.47 5852.49 5944.83 6163.59 6506.53 6678.28
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Abbildung 29: Vergleichsspektrum der NeAr Kalibrationslampe mit Beschriftung ausgewéhlter Linien (DADOS
pipeline manual 2019, S. 6)

Mit einem Rechts-Klick wird die Kalibrierung abgeschlossen. Der néchste Befehl, der in das Terminal

eingegeben wird, ist der Folgende:

PIPELINE/DADOS Dateiname-Lightaufnahme Dateiname-Kalibrationsaufnahme
Dateiname-Flataufnahme 0 +

Die darauffolgende Frage zum Abzug der Dark-Frames wird mit ,n* verneint. Durch Eingabe des Be-
fehls wird die Lightaufnahme mithilfe der Flataufnahmen bereinigt. Dafiir wird noch einmal die gleiche
Vorgehensweise zum Auswéhlen des Bereichs des Spektrums wie nach der Eingabe des ,,KALIB/DADO*
Befehls angewendet. Die Lightaufnahme muss durch die gestackte Flataufnahme dividiert werden, um
Kamera-Defekte zu entfernen. Die anschlielenden Fragen ,,Substract sky in two windows [-20:-5]
and [+5:+20] (y)? Only for point sources.“ und ,Substract science median (n)? Only for
sources without continuum.“ werden mit ,n“ verneint. Nach mehrmaliger Aufforderung, die EN-
TER Taste zu driicken, ist der Prozess der Datenverarbeitung in MIDAS abgeschlossen und das fertige
Spektrum des Objekts liegt in Form einer Tabelle mit den x-Werten, also Wellenldngen in der Einheit
A, und y-Werten, also Intensitéten in der Einheit , arbitrary unit* (a.u.), was auf Deutsch ,,willkiirliche

Einheit“ bedeutet, als .dat-Datei vor.
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6.3 Nachbearbeitung der Spektren

Um das Spektrum des Objekts von anderweitiger Strahlung, wie bspw. emittierter Strahlung von
der Erdatmosphire, dem vom Mond reflektierten Sonnenspektrum oder menschengemachter Licht-
verschmutzung, zu bereinigen, werden Spektren aufgenommen, die um etwa 1° von der Position des
Objekts abweichen. Diese werden analog zum Spektrum des Objekts mit Siril und MIDAS (siehe Ka-
pitel 6.1 und 6.2) verarbeitet und im weiteren Verlauf als Hintergrundspektren bezeichnet.

In den Abbildungen 30 und 31 sind jeweils ein Objektspektrum mit dem direkt im Anschluss aufge-
nommenem Hintergrundspektrum von M31 und M81 sowie M32 und M82 zu sehen. Diese Spektren
sind noch nicht nachbearbeitet, sondern ausschliefflich eine Darstellung der Dateien, die von MIDAS

erzeugt werden.

Objekt- und Hintergrundspektrum von M31 Objekt- und Hintergrundspektrum von M81
—— Objekt —— Objekt
0.41 —— Hintergrund 0.201 —— Hintergrund
5 S0.15
& 03 5,
B i 0.10
202 2
8 8
c c |
o1 £0.05
0.0 - 0.00
4500 5000 5500 6000 6500 7000 4500 5000 5500 6000 6500 7000
Wellenlange [A] Wellenlange [A]

(2) (b)

Abbildung 30: Objekt- und Hintergrundspektrum von M31 (a) und M81 (b), aufgenommen in der Nacht vom
17.12.2023 (eigene Darstellung)

0 30Objekt- und Hintergrundspektrum von M32 Objekt- und Hintergrundspektrum von M82
' — Objekt 0.4] — Objekt
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Abbildung 31: Objekt- und Hintergrundspektrum von M32 (a) und M82 (b), aufgenommen in der Nacht vom
09.01.2024 (eigene Darstellung)

Die Interpretation der Spektren erfolgt in Kapitel 8.

Zur weiteren Analyse der Spektren wurden zwei Python-Programme geschrieben, die im Anhang auf-
gefiithrt sind.
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Beim Betrachten der beiden Dateien fiir das Objekt und den Hintergrund wurde festgestellt, dass
diese sowohl in der Lénge ihrer Eintrédge als auch in den aufgefithrten x-Werten, also Wellenléngen,
Unterschiede aufweisen. Deshalb wurde ein Interpolations-Python-Skript geschrieben, um durch Inter-
polation zwei neue Dateien mit gleicher Lange und den gleichen x-Werten zu erzeugen.

Die y-Werte dieser beiden Dateien kénnen nun mithilfe des Skripts ,,plot-diff.py“ voneinander sub-
trahiert werden. Daraus resultiert ein bereinigtes Spektrum des Objekts, das vorwiegend aus Infor-
mationen des beobachteten Objekts bestehen sollte. Dieses wird im Folgenden als Differenzspektrum

bezeichnet, um es vom urspriinglichen Objektspektrum zu unterscheiden.
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7 Erkenntnisse wihrend des Prozesses der Datenverarbeitung

7.1 Spaltauswahl

Zu Beginn der Arbeit an diesem Projekt wurde die ZWO ASI1600MM Pro Kamera als Hauptkamera
zur Aufnahme der Spektren verwendet. Als Objekt wurde die Galaxie M81 ausgewihlt (vgl. Messier
81 0.D.).

Basierend auf den Erfahrungen an der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg wurde die alte Kamera
auf —20°C gekiihlt und fiir den Gain der Wert 200 und den Offset der Wert 10 eingestellt. In den
ersten Beobachtungsnéchten sollte herausgefunden werden, welcher der drei Spalte des Spektrographen
zur Aufnahme von Galaxienspektren am besten geeignet ist.

Fiir den 25 pm-Spalt wurde fiir die Lightaufnahmen eine Belichtungszeit von 15min gewihlt. Nach
mehrmaliger manueller Identifikation der Linien in MIDAS (siehe Kapitel 6.2) bei Kalibrationsauf-
nahmen mit unterschiedlichen Belichtungszeiten erwies sich eine Belichtungszeit von 30s fiir die Kali-
brationsaufnahmen am geeignetsten. Zur Bestimmung der Belichtungszeit der Flataufnahmen wurde
ein Bild bei Beleuchtung des Kamerasensors mit der Flatlampe aufgenommen und die ADU-Werte
im gewiinschten Spektrum betrachtet. Die ADU-Werte in der Umgebung von 32000 ADU wurden bei
einer Belichtungszeit von 5s erreicht.

Mit dem analogen Vorgehen ergab sich die Belichtungszeit der Kalibrationsaufnahmen beim 50 pm-
Spalt zu 20 s und die der Flataufnahmen zu 2,5 s. Fiir die bestmdogliche Auswertung der Spektren wurde
fir die Lightaufnahme ungefdhr die halbe Belichtungszeit von der Lightaufnahme des 25 pm-Spalts,
also 7min, verwendet.

Beim Vergleich der Spektren des 25 pm-Spalts und des 50 pm-Spalts lésst sich feststellen, dass die
Auflosung bei Verwendung des 25num-Spalts besser ist (sieche Abb. 32), weshalb fiir die folgenden
Beobachtungen der 25 pm-Spalt verwendet wird.

Spektren von M81 Spektrenausschnitt von M81
mit den SpaltgroBen 25 um und 50 pm mit den SpaltgroBen 25 pum und 50 pm
0.104 —— 25 um, 15 min Belichtungszeit
_ 0081 —— 50 um, 7 min Belichtungszeit a 0.0251
3 5 0.020
<0.061 =
= % 0.015
= =
0 ] 0
g 004 $ 0.010
Bl -~
£ £
0.024 0.0051 —— 25 um, 15 min Belichtungszeit
—— 50 pm, 7 min Belichtungszeit
0.00 fm=========mmmmmmmmmm oo - 0.000F T T IR oo
4500 5000 5500 6000 6500 7000 5750 5800 5850 5900 5950 6000 6050
Wellenlange [A] Wellenlange [A]

Abbildung 32: Spektren des 25pm-Spalts bzw. 50 nm-Spalts, aufgenommen in der Nacht vom 24.05. bzw.
25.05.2023 (eigene Darstellung)
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7.2 Kein Stacking der Lightaufnahmen im Programm ,,Siril*

Eine relevante Frage besteht darin, ob die einzelnen Lightaufnahmen in Siril gestackt werden kénnen,
bevor die Weiterverarbeitung in MIDAS vorgenommen wird, oder erst die fertigen Spektren jeder
Einzelaufnahme. Dafiir wurden probehalber die fiinf Aufnahmen der Spiralgalaxie M31 mit Gain 255,
die mit der neuen Kamera aufgenommen wurden, verwendet.

Bei der Analyse der Spektren, die mit Gain 255 aufgenommen wurden, sollte iiberpriift werden, ob die
fiinf einzelnen Aufnahmen direkt in Siril gestackt werden konnen oder erst die fiinf einzelnen Spektren
nach Durchlaufen des Prozesses mit Siril und MIDAS. Dafiir wurden fiinf Aufnahmen mit Gain 255
in Siril gestackt und mit MIDAS zu einer Datei verarbeitet. Zudem wurden diese fiinf Aufnahmen
separat mit MIDAS zu fiinf Dateien umgewandelt.

Bei der Analyse der Daten fillt auf, dass die Aufnahmen mit Gain 255 teilweise iiberbelichtet sind,
wodurch bei der Verarbeitung der Daten Ungenauigkeiten entstanden sein kénnten wie beispielsweise
die Verschiebung der Sauerstoff-Linie zu einer Wellenlinge von etwa 5569 A. Der Literaturwert betrigt
5577,3 A (vgl. NIST Atomic Spectra Database Lines Form o.D.). Bei Betrachtung des Spektrums mit
Gain 100 und der Spektren der alten Kamera wird festgestellt, dass sich die Emissionslinie bei Gain
100 bei 5575,27 + 0,28 A (siehe Abb. 34) und bei der alten Kamera im Objektspektrum von M81 bei
5576,18+0,09 A und im Hintergrundspektrum von M81 bei 5577, 1540,05 A (siehe Abb. 33) befindet.
Trotz der Abweichung der Linie bei Gain 255 kann mithilfe der Dateien iiberpriift werden, ob sich
die Emissionslinie des Sauerstoffs bei jeder Datei an der gleichen Stelle befindet. Die Ergebnisse der
Gauffits (siehe Abb. 35) iiber die jeweilige Emissionslinie sind in Tabelle 4 dargestellt. Bei Light 3
ist die Intensitédt des Peaks an der untersuchten Stelle im Vergleich zur Umgebungsintensitéat nicht
eindeutig erhoht (siehe Abb. 35).

Tabelle 4: Mittelwerte der Gauflfits von den Aufnahmen mit Gain 255

Datei x-Wert (Wellenlinge [A])
Gestackt in Siril 5569,2 + 0,4
Light 1 5569,0 + 0,5
Light 2 5569,5 + 0,4
Light 3 5569,5 + 0,8
Light 4 5568,7 + 0,7
Light 5 5569,1 + 0,8
GauRfit fir Emissionslinie 5577,3 A GauRfit fir Emissionslinie 5577,3 A
im Objektspektrum von M81 im Hintergrundspektrum von M81
mit alter Kamera mit alter Kamera
—— Objekt —— Hintergrund
00300 — GauBfit . 0:010 — GauBfit
3 3
20.02751 20.008
ng 0.0250 g 0.006
C C
= 0.0225 =
0.004
0.0200 +— : : : . . ; : . . . . . .
5520 5540 5560 5580 5600 5620 5640 5520 5540 5560 5580 5600 5620 5640
Wellenlange [A] Wellenldnge [A]

Abbildung 33: GauBfits fiir Emissionslinie 5577,3 A im Objekt- und Hintergrundspektrum von M81, aufgenom-
men in der Nacht vom 21.06.2023 mit der alten Kamera (eigene Darstellung)
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GauRfit fiir Emissionslinie 5577,3 A
im Objektspektrum von M31,
Light 1 (Gain 100)

0.24 1
—— Objekt

— 0.231 —— Gaulfit
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8
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Abbildung 34: GauBfit fiir Emissionslinie 5577,3 A im Objektspektrum von M31 mit Gain 100 und einer Be-
lichtungszeit von 10 min, aufgenommen in der Nacht vom 14.09.2023 (eigene Darstellung)
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Abbildung 35: GauBfits fiir Emissionslinie 5577,3 A im Objektspektrum von M31 mit Gain 255 und einer
Belichtungszeit von 2 min, aufgenommen in der Nacht vom 14.09.2023 (eigene Darstellung)
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Hinsichtlich der Erkenntnisse in Kapitel 5.4 und 8 wurde fiir die finalen Lightaufnahmen eine Belich-
tungszeit von 10min sowie ein Gain von 100 gewahlt. Aufgrund dieser Wahl der Einstellungen und

der Abweichungen in Tabelle 4 wurde sich dazu entschieden, die Lightaufnahmen einzeln zu verarbeiten.

7.3 Verschiebung des Objekt- und Hintergrundspektrums zueinander

Anhand der drei Peaks bei Wellenldngen um 4358 A, 5461 A und 5577 A, die sowohl im Spektrum der
Objekte als auch im Hintergrundspektrum zu sehen sind, wird iiberpriift, ob jeweils das Hintergrund-
spektrum gegeniiber dem Objektspektrum verschoben ist. Die Literaturwerte zu den Peaks sind die
Folgenden: 4358,3 A, 5460,8 A und 5577,3 A (vgl. NIST Atomic Spectra Database Lines Form o.D.).
Dabei ergeben sich die in den Tabellen 5 und 6 aufgefiihrten Mittelwerte der Gaufifits (siehe Abb.
36) der einzelnen Peaks sowie jeweils die Differenz zwischen den beiden Mittelwerten eines Peaks. Da
die drei Peaks durch Effekte in der Erdatmosphire entstandene Emissionslinien sind (siehe Kapitel
8.2), sollte der Doppler-Effekt aufgrund der Radialgeschwindigkeit der Galaxien keinen Einfluss auf
die Verschiebung der Peaks im Objektspektrum haben.

Die Auswertung ergibt, dass die Differenz fiir jeden Peak unterschiedlich ist. Aus den Werten in beiden
Tabellen 5 und 6 ist auflerdem ersichtlich, dass bei den Emissionslinien der Wert aus dem Hintergrund-
spektrum ndher am Literaturwert liegt als der Wert aus dem Objektspektrum.

Ein moglicher Grund fiir die Verschiebung der Spektren zueinander, ist die in Kapitel 5.2 angesprochene
mogliche leichte Verbiegung der Apparatur, insbesondere die mechanische Verbiegung im Spektrogra-

phen.

Tabelle 5: Wellenléngen [A] der entsprechenden Peaks fiir M31

Literatur 4358,3 5460,8 5577,3
M31 4359,1 + 0,6 5459.0 + 1,4 5575,0 + 0,6
Hintergrund M31 | 4358,72 4+ 0,19 | 5460,4 + 0,4 | 5576,83 4+ 0,12
Differenz 0,4 + 0,6 -14+14 -1,9 £ 0,7

Tabelle 6: Wellenléingen [A] der entsprechenden Peaks fiir M81

Literatur 4358,3 5460,8 5577,3
M81 4360,31 + 0,22 5461,3 + 0,7 5576,7 + 0,4
Hintergrund M81 | 4358,87 4+ 0,22 | 5460,91 4+ 0,21 | 5577,30 4+ 0,09
Differenz 1,4 +04 0,4 £ 0,7 -0,6 £ 0,5
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Gauffit fiir Emissionslinie 4358,3 A GaufRfit fiir Emissionslinie 4358,3 A
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Abbildung 36: GauBfits der Emissionslinien bei 4358,3 A, 5460,8 A und 5577,3 A im Objekt- und Hintergrund-
spektrum von M81, aufgenommen am 17.12.2023 (eigene Darstellung)

Aufgrund der Vermutung, dass sich bei einer Positionsédnderung der gesamten Apparatur der Spektro-
graph leicht verbiegt, wurden erstmals in der Beobachtungsnacht vom 07.03.2024 vor jeder einzelnen
Lightaufnahme einige Flat- und Kalibrationsaufnahmen angefertigt und fiir die jeweilige Lightauf-
nahme bei der Datenverarbeitung (siehe Kapitel 6) genutzt. Zuvor waren nur vor jedem Paar an
Objekt-Hintergrund-Aufnahmen einige Flat- und Kalibrationsaufnahmen gemacht worden (siehe Ka-
pitel 5.2). Dadurch soll iiberpriift werden, ob weiterhin eine Verschiebung der einzelnen Peaks im
Objekt- und Hintergrundspektrum zueinander sowie grole Unterschiede in Bezug auf die Differenzen
erkennbar sind. Dazu werden das Objekt- und Hintergrundspektrum von M51 betrachtet, da im Zuge
dieser Beobachtung Spektren von den Spiralarmen von M51 aufgenommen wurden, die in Kapitel 8.3.5
analysiert werden. Die Mittelwerte der einzelnen Gauffits sind in Tabelle 7 zu sehen.

Aufgrund der weiterhin bestehenden grofien Unterschiede der Differenzen zueinander (siehe Tabelle 7)
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scheint mithilfe von Flat- und Kalibrationsaufnahmen vor jeder einzelnen Lightaufnahme keine Ver-
besserung in Bezug auf die Verschiebung des Objekt- und Hintergrundspektrums zueinander erreicht
zu werden. Die mechanische Verbiegung im Spektrographen kénnte dennoch eine mogliche Ursache
fiir die Verschiebung sein, die jedoch nicht durch die zusétzlichen Flat- und Kalibrationsaufnahmen

behoben wird.

Tabelle 7: Wellenléingen [A] der entsprechenden Peaks fiir M51

Literatur 1358,3 5460,8 5577,3
M51 4359,9 £ 0,6 | 5459,1 £ 0,8 | 5576,95 & 0,19
Hintergrund M51 | 4359,4 & 0,5 | 5460,4 + 0,5 | 5577,08 & 0,16
Differenz 0,5+ 0,8 12+1,0 0,13 £ 0,24

7.4 Einfluss des Mondes auf die Beobachtung

Die fiir die endgiiltige Auswertung zur Analyse der Galaxienspektren verwendeten Hintergrundspek-
tren wurden in den Néichten vom 17.12.2023, 09.01.2024 und 07.03.2024 aufgenommen. Wihrend der
Beobachtung von M81 am 17.12.2023, M32 und M82 am 09.01.2024 sowie M51 am 07.03.2024 war
der Mond bereits untergegangen und daher am Nachthimmel nicht vorhanden. Bei der Aufnahme des
Hintergrundspektrums von M31 befand sich der Mond mit einer Sichtbarkeit von 28 % in Bezug auf
den Vollmond noch etwa eine halbe Stunde knapp iiber dem Horizont (vgl. F. Chereau und G. Chereau
0.D.). Beim Vergleich des Hintergrundspektrums von M31 mit den Hintergrundspektren von M81 und
M51 kann festgestellt werden, dass sie sich in ihrer Intensitdt kaum unterscheiden, was darauf schlie-
Ben ldsst, dass das Vorhandensein des Mondes bei der Aufnahme vom Hintergrundspektrum von M31
keinen Einfluss hat. Wie in Abbildung 37 zu sehen ist, sind einige Intensitidtswerte des Hintergrund-
spektrums von M32 grofler als die der anderen Hintergrundspektren. Dabei ist der stark ausgeprégte
Peak bei 5577,3 A im Hintergrundspektrum von M32 und M82 besonders auffillig. Der gréfere Inten-
sitdtswert ldsst sich aufgrund der Absenz des Mondes nicht durch dessen Einfluss erkldren. Wihrend
des Beobachtungszeitraums herrschte ein starkes Seeing, was aufgrund von parallel zur Beobachtung
ebenfalls in der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg durchgefiihrten Fotografien von astronomischen
Objekten festgestellt werden konnte. Seeing beschreibt die Folge der Storung des Weges von elektroma-
gnetischer Strahlung aufgrund von Turbulenzen in der Erdatmosphére (vgl. Astronomisches Praktikum
2023, S. 60). Das Vorhandensein eines besonders starken Seeings konnte moglicherweise den erhéhten
Intensitatswert des Peaks im Hintergrundspektrum von M32 und M82 erkléren.

In Bezug auf die Mondphasen und die Dunkelheit kann daher kein Unterschied in der Qualitit der

Aufnahmen festgestellt werden.
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Abbildung 37: Hintergrundspektren von M31, M81, M32, M82 und M51, aufgenommen in den Néchten vom
17.12.2023, 09.01.2024 und 07.03.2024 (eigene Darstellung)
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8 Analyse und Interpretation der Spektren

8.1 Analyse der Sternspektren

Aus jeder der Spektralklassen O - B- A - F - G - K - M (siehe Kapitel 2.2) wurde ein Stern ausgewihlt,
der in der Nacht vom 10.01.2024 am Nachthimmel zu sehen war. Von den sieben verschiedenen Sternen
wurden Spektren aufgenommen. Fiir die Datenverarbeitung wurde pro Stern eine Aufnahme mit einem
maximalen ADU-Wert von rund 45000 ADU gewéhlt. Da die Belichtungszeiten der Lightaufnahmen
der Sterne zwischen 0,01 s und 0,2 s lagen, wurde von den Lightaufnahmen die gestackte Biasaufnahme
abgezogen. Ansonsten wurde die Datenverarbeitung analog zu den Daten von Galaxien (siehe Kapitel
6) durchgefiihrt.

Aufgrund der kurzen Belichtungszeiten der Lightaufnahmen ist eine Erstellung von Hintergrundaufnah-
men nicht notwendig. Die Intensitdt der Stérstrahlung ist auflerdem ohnehin so gering, dass fiir kurze

Belichtungszeiten von unter einer Sekunde keine Hintergrundspektren aufgenommen werden kénnen.

Alle sieben Sternspektren sind in Abbildung 38 dargestellt.

Sternspektren
—— Alnitak (O)
1.0 —— Rigel (B)
Sirius (A)
Polarstern (F)
0.8 Capella (G)
—— Aldebaran (K)
S —— Beteigeuze (M)
©
= 0.6
::B
@
5 Mol
£0.41 %
“'3
A\m\
e,
0.2 .
0.0 +-----
4500 5000 5500 6000 6500 7000

Wellenlange [A]

Abbildung 38: Sternspektren der Sterne Alnitak, Rigel, Sirius, Polarstern, Capella, Aldebaran und Beteigeuze,
aufgenommen in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

8.1.1 Plancksche Strahlungsspektren in Bezug auf die Sternspektren

Das Kontinuum von Sternspektren kann in guter Ndherung mithilfe des Planckschen Strahlungsspek-
trums bei der Effektivtemperatur des Sterns beschrieben werden (siehe Kapitel 2). Dies wird nun fiir die
aufgenommenen Sternspektren iiberpriift. Dazu wird das Verhiltnis von jeweils zwei Sternspektren so-
wie das Verhéltnis der beiden Planckschen Strahlungsspektren bei den jeweiligen Effektivtemperaturen
der beiden Sterne gebildet. Dabei fillt auf, dass die Werte des Verhéltnisses der beiden Planckschen
Strahlungsspektren deutlich grofler sind als die Werte des Sternspektren-Verhéltnisses. Aus diesem
Grund wird dem Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren ein Vorfaktor a hinzugefiigt, wodurch
es an das Sternspektren-Verhéltnis gefittet werden kann. Die Effektivtemperaturen der Sterne betra-
gen ungefihr 25000 K fiir Alnitak (vgl. Walker 2017, S. 21), 11 500K fiir Rigel (vgl. Walker 2017, S.
31), 9880 K fiir Sirius (vgl. Walker 2017, S. 37), 6017 K fiir den Polarstern (vgl. Usenko u.a. 2016,
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S. 1), 4943 K bzw. 5694 K fiir Capella (vgl. Takeda, Hashimoto und Honda 2018, S. 68), 4010K fiir
Aldebaran (vgl. Walker 2017, S. 56) und 3600K fiir Beteigeuze (vgl. Guinan und Wasatonic 2020;
Levesque und Massey 2020, zitiert nach Joyce u. a. 2020, S. 65).

In Abbildung 39 ist exemplarisch der Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren mit
dem Vorfaktor a = 1,43 - 1072 an das Verhiltnis der beiden Spektren von Rigel und Aldebaran
dargestellt. Fiir die anderen fiinf Sterne wird ebenfalls das Verhiltnis zum Spektrum von Aldebaran
betrachtet. Dies ist frei gewé#hlt. Alle Verhéltnisse von den iibrigen fiinf ausgewéhlten Sternen zum
Stern Aldebaran (siehe Abb. 59, 60, 61, 62 und 63) sowie das angefertigte Python-Skript sind im An-
hang aufgefiihrt. Bevor das Plancksche Strahlungsspektren-Skript ausgefiithrt werden kann, miissen mit
dem Interpolations-Skript die Wellenléngen-Eintréige der jeweiligen Sternspektren-Dateien aneinander
angepasst und das Sternspektren-Verhéltnis mit dem Differenzspektrum-Skript durch Austausch der

Differenz mit dem Quotient erzeugt werden.

Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren
an das Verhaltnis der beiden Spektren von Rigel und Aldebaran

10 Verhaltnis der Spektren von
Rigel und Aldebaran
Fit vom Verhaltnis der Planckschen
8 Strahlungsspektren, a=1.43e-02
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O, ___________________________________________________________________________________________________________________
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Wellenlange [4]

Abbildung 39: Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen Triger =
11500 K und Taldebaran = 4010K an das Verhéltnis der beiden Spektren von Rigel und Aldebaran (eigene
Darstellung)

Wie in Abbildung 39 zu erkennen ist, stimmen die Verldufe beider Verhéltnisse, vor allem im Bereich
groBerer Wellenlédngen, gut miteinander iiberein. Dies stiitzt fiir die aufgenommenen Sternspektren die
Aussage, dass das Kontinuum von Sternspektren in guter Ndherung mithilfe von Planckschen Strah-
lungsspektren dargestellt und somit Sterne in erster Niherung als Schwarzkoérper angenommen werden
koénnen.

Eine andere Vorgehensweise, den Verlauf der Planckschen Strahlungsspektren in den aufgenomme-
nen Sternspektren erkennen sowie zuséitzlich die Effektivtemperatur des Sterns bestimmen zu konnen,
ist das Fitten eines Planckschen Strahlungsspektrums an ein einzelnes Sternspektrum. Die Ermitt-
lung der Effektivtemperatur des Sterns mittels des Fits erwies sich jedoch als unprézise. Das konnte
u.a. daran liegen, dass die Sterne nur im sichtbaren Spektralbereich spektroskopiert wurden, was nur
einen kleinen Teil des Verlaufs eines Planckschen Strahlungsspektrums abdeckt (sieche Abb. 1 in Ka-
pitel 2.1). AuBlerdem kann die neue Kamera, bezogen auf den spektroskopierten Wellenléingenbereich,
elektromagnetische Strahlung niedriger Wellenléinge besser aufnehmen als hoherer Wellenléinge (vgl.
QHY268M/C PH o0.D.), was ebenfalls zu Ungenauigkeiten fiihren konnte.
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8.1.2 Spektrallinien in den Sternspektren

Mithilfe des Spektralatlasses von Walker (2017) werden besonders ausgepriigte Absorptionslinien der
sieben verschiedenen Sternspektren charakterisiert, um die aufgenommenen und verarbeiteten Gala-

xienspektren mit den Sternspektren vergleichen zu kénnen.

Alnitak (09.7 Ib)

Alnitak ist ein Uberriese der Spektralklasse 09.7 (vgl. Walker 2017, S. 27). Das Spektrum von Alnitak

inklusive der Gaufifits fiir ausgepréigte Absorptionslinien ist in Abbildung 40 zu sehen.

Spektrum von Alnitak mit GauRfits fur ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 40: Spektrum von Alnitak (09.7 Ib) mit Gauffits fiir ausgewihlte Absorptionslinien, aufgenommen
in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

In Abbildung 40 wird die Form des Planckschen Strahlungsspektrums (siehe Kapitel 2.1) im Ver-
lauf des Kontinuums sichtbar. Ausgehend vom vorliegenden Spektrum scheint Alnitak seine maximale
Emission bei einer Wellenlidnge im ultravioletten Bereich zu besitzen. Mithilfe des Wienschen Verschie-
bungsgesetzes (siehe Gleichung (3)) ergibt sich eine Wellenléinge von etwa 1159 A fiir seine maximale
Emission. Die Wellenldngen-Werte besonders ausgepragter Absorptionslinien werden jeweils mithilfe
eines Gaufifits ermittelt, in Tabelle 8 notiert und der Literaturwert der jeweiligen Absorptionslinie mit-
hilfe des Spektralatlasses von Walker (2017) bestimmt. Diese Vorgehensweise erfolgt bei den folgenden
Sternspektren analog.
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Tabelle 8: Wellenléinge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Alnitak sowie die dazu-

gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlénge der Wellenlénge der Atom/Ton/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 27)
43422 + 0,6 4340,47 Hy
14728 £ 0,4 4471,48 Hel
4651,5 + 0,9 4651 CIII
4861,6 + 0,3 4861,33 Hp
5874,7 + 0,4 5875,6 Hel

Rigel (B8 Ia)

Rigel ist ein Uberriese der Spektralklasse B8, dessen Spektrum die in Abbildung 41 sichtbaren ausge-

priagten Absorptionslinien enthélt (siehe Tabelle 9).

Spektrum von Rigel mit Gaul3fits fir ausgewahlte Absorptionslinien

0.81 —— Rigel (B8 la)
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Abbildung 41: Spektrum von Rigel (B8 Ia) mit Gauffits fiir ausgewéhlte Absorptionslinien, aufgenommen in
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5500
Wellenlange [A]

der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 9: Wellenlédnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Rigel sowie die dazugehorigen

Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

6000

6500 7000

Wellenlénge der Wellenlédnge der Atom/Ion/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 34-35)

4340,5 + 0,4 4340,47 H~y
4388,2 £ 0,6 4387,9 Hel
4481,7 £ 0,9 4471,48 und 4481,48 HeI und MgII
4861,0 + 0,3 4861,33 Hp
49224 £+ 0,6 4921,93 Hel
5876,2 £ 0,3 5875,6 Hel
6871,9 £ 0,7 6867 - 6884 O2

Die Absorptionslinie der Wellenlinge 4481,7 + 0,9 A ist wahrscheinlich eine Uberlagerung der HelI-
Linie bei 4471,48 A und der Mg II-Linie bei 4481,33 A (vgl. Walker 2017, S. 34). Die Oy-Absorptionslinie
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wird auch als B-Band bezeichnet mit einem Wellenlingenbereich von 6867 - 6884 A (vgl. Walker 2017,
S. 13) und ist wahrscheinlich erdatmosphérischen Ursprungs (vgl. Walker 2017, S. 206). Dieses Band
ist in den Hintergrundspektren nicht zu sehen (siehe Abb. 47), da die Intensitit mit etwa 0,003 a.u. im
Bereich von 6867 - 6884 A vermutlich zu gering ist.

Sirius A (A1 V)

Sirius A befindet sich im HRD auf der Hauptreihe, ist also ein Zwerg, und besitzt die Spektralklasse
A1l. In seinem Spektrum (sieche Abb. 42) sind die Absorptionslinien der Balmer-Serie Ha, HS und Hy
besonders ausgeprégt (siehe Tabelle 10) (vgl. Walker 2017, S. 40).

Spektrum von Sirius A mit GauRfits fur ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 42: Spektrum von Sirius A (Al V) mit Gaufifits fiir ausgewiihlte Absorptionslinien, aufgenommen
in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 10: Wellenldnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Sirius A sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlénge der Wellenlénge der Atom/Ton/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 40)
13118 £ 0,5 1340,47 Ty
4863,4 + 0,4 4861,33 Hp
6562,8 + 0,4 6562,82 Ha
6873,2 + 0,9 6867 - 6884 O2
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Polarstern (F8 Ib)

Im aufgenommenen Spektrum vom Polarstern, einem Uberriesen mit Spektralklasse F8 (vgl. SIMBAD:
basic query o.D.), sind Absorptionslinien von Elementen groflerer Ordnungszahl wie Eisen und Titan
vorhanden (siehe Abb. 43 und Tabelle 11).

Spektrum vom Polarstern mit GauRfits flir ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 43: Spektrum vom Polarstern (F8 Ib) mit Gauffits fiir ausgew#hlte Absorptionslinien, aufgenommen
in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 11: Wellenlénge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum vom Polarstern sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlénge der Wellenlénge der Atom/Ton/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 44-45)

4177,6 + 0,6 4172 - 73 Fell/Till
4301,4 £ 0,9 4299 - 4313 CH/Fell
13414 £ 0,4 434047 Hry
4666,5 + 0,6 4667/68 Fel/II
4863,8 + 0,8 4861,33 Hp
49209 + 0,5 4919 - 4924 Fel/IT
5268,8 £ 0,5 5270 Fel/Cal
6561,9 + 0,5 6562,82 Ha
6871,8 + 0,8 6867 - 6884 O-

58



Capella (G3 III)

Capella ist ein Doppelstern bestehend aus zwei Sternen mit Spektralklasse G (vgl. Takeda, Hashi-
moto und Honda 2018, S. 57). In der SIMBAD Datenbank des Centre de Données astronomiques
de Strasbourg (CDS) wird Capella als Riese mit der Spektralklasse G3 beschrieben (vgl. SIMBAD:
basic query o.D.). Im aufgenommenen Spektrum von Capella lassen sich vor allem ausgeprigte FeI-
Absorptionslinien sowie das Magnesium Triplet finden (siehe Abb. 44 und Tabelle 12).

Spektrum von Capella mit Gaulfits fir ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 44: Spektrum von Capella (G3 I1I) mit Gauffits fiir ausgewéihlte Absorptionslinien, aufgenommen
in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 12: Wellenldnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Capella sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlénge der Wellenlédnge der Atom/Ion/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 50-51)

41774 £ 0,8 4172 - 80 Fel
43050 £ 0,5 4299 - 4313 CH
4341,4 £ 0,6 4340,47 Hy
4386,4 £ 0,4 4383,55 Fel
4461,3 £ 0,8 4452 - 4464 Cal/MnI/Fel
4864,4 £+ 0,6 4861,33 Hp
49220 £ 0,8 4919 Fel
5171,1 £ 0,7 5167 - 5183 Mg (Mg Triplet)
5269,3 + 0,4 5270 Fel/Cal
5894,3 + 0,4 5889/96 Nal
6563,2 = 0,4 6562,82 Ho
6873,4 £ 0,4 6867 - 6884 O2

59



Aldebaran (K5 IIT)

Im aufgenommenen Spektrum vom Riesen Aldebaran der Spektralklasse K5 ist von der Balmer-Serie
ausschlieBlich die Ha-Absorptionslinie deutlich zu erkennen. Das Spektrum wird von Absorptionslinien
von Elementen groflerer Ordnungszahl dominiert (siehe Tabelle 13). Auflerdem sind einige ausgedehnte

Absorptionslinienbereiche zu sehen (siehe Abb. 45). Im ldngerwelligen, roten Bereich sind dies vor allem

TiO-Bénder (vgl. Walker 2017, S. 55).

Spektrum von Aldebaran mit Gaufifits fur ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 45: Spektrum von Aldebaran (K5 III) mit Gauffits fiir ausgewéhlte Absorptionslinien, aufgenommen

5500
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in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 13: Wellenlidnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Aldebaran sowie die dazu-

6000 6500

gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlénge der Wellenlédnge der Atom/Ion/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 571f.)

4229,0 £ 0,3 4226,73 Cal
4386,1 + 0,7 4383,55 Fel
4407,9 £ 0,3 4405 Fel
4461,1 £ 0,4 4455 - 4462 Cal/Fel/Til
45323 £ 0,7 4526 - 4529 Til/Fel
4646,3 £ 0,6 4646 Crl/VI
5176,5 £ 0,6 5167 - 5183 Mg (Mg Triplet)
5206,7 = 0,3 5204 - 5208 Crl/Fel
5267,8 £ 0,7 5262 - 5264 oder 5270 FeI/Cal/CrlI oder Fel/Cal
5893,2 + 0,4 5889/96 Nal
6360,4 £ 0,3 6359/63 Fel/Crl
6496,6 £+ 0,3 6497 Bal/Fel/Cal
6560,9 + 0,8 6562,82 Ha
6871,3 + 0,5 6867 - 6884 O2
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Beteigeuze (M1-2 Ia-Iab)

Beteigeuze ist ein Uberriese der Spektralklasse M1-2 (vgl. SIMBAD: basic query o.D.). Im aufgenom-
menen Spektrum von Beteigeuze sind die TiO-Bander im Vergleich zu einzelnen Absorptionslinien sehr
dominant und ausgepriigt (sieche Abb. 46). Im Spektrum von Beteigeuze sind die Absorptionslinien wie
auch im Spektrum von Aldebaran vorwiegend auf Elemente gréflerer Ordnungszahl zuriickzufithren
(siehe Tabelle 14).

Spektrum von Beteigeuze mit GauRfits fur ausgewahlte Absorptionslinien
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Abbildung 46: Spektrum von Beteigeuze (M1-2 Ia-Tab) mit Gauffits fiir ausgewéhlte Absorptionslinien, aufge-
nommen in der Nacht vom 10.01.2024 (eigene Darstellung)

Tabelle 14: Wellenlédnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Spektrum von Beteigeuze sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

Wellenlédnge der Wellenlédnge der Atom/Ion/Molekiil
spektroskopierten Absorptionslinie
Absorptionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 64)

4175,8 £ 0,5 4171 - 4178 Fel/Gal
4386,7 £ 0,7 4384 Fel/Crl
44079 £ 0,9 4405 Fel/V1
4461,5 £ 0,9 4462 TiO
45310 £ 1,0 4526 - 4540 Til/Fel/Cr1
5172,6 + 0,4 5167 - 5183 MgI (Mg Triplet)
5207,1 £ 0,6 5205 - 5210 Crl/Fel/Til
5267,5 + 1,3 5270 Fel/Cal
5894,0 £ 0,5 5889/96 Nal
6358,6 £ 0,7 6358 TiO
6872,6 £ 0,3 6367 - 6334 0,
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8.2 Emissionslinien im Hintergrundspektrum

Im Hintergrundspektrum (siehe Abb. 47) sind einige Emissionslinien zu sehen. Davon werden die drei

Linien mit der grofiten Intensitéit charakterisiert, um deren Ursprung herauszufinden.

Hintergrundspektrum von M31
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Abbildung 47: Hintergrundspektrum von M31, aufgenommen in der Nacht vom 17.12.2023 (eigene Darstellung)

Die drei héchsten Peaks stimmen gut mit der HgI-Linie bei 4358,3 A, der HgI-Linie bei 5460,8 A und
der OI-Linie bei 5577,3 A iiberein.

Alle drei Emissionslinien sind auf das Airglow in der Erdatmosphére zuriickzufithren (siche Abb. 48).
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Abbildung 48: Spektrum des Airglows von 4200 A bis 5600 A mit den drei Emissionslinien bei 4358,3 A, 5460,8 A
und 5577,3 A (Broadfoot und Kendall 1968, zitiert nach 6. Airglow 1997)

Da die drei untersuchten Emissionslinien aufgrund des Airglows verursacht werden und sich diese je
nach Beobachtungsnacht nur in ihrer Intensitdt unterschieden (siche Kapitel 2.4.3 und Abb. 37 in
Kapitel 7.4), werden die Hintergrundspektren der anderen betrachteten Galaxien in anderen Beobach-
tungsnichten nicht gesondert analysiert. Sie sind jeweils in den Abbildungen 51 (a), 52 (a) und 54 (a)
zu sehen.

Damit die Storeffekte, sowohl der kontinuierliche Anteil als auch die Spektrallinien, die Analyse und
Interpretation der Galaxienspektren nicht verfilschen, ist es sinnvoll, das Hintergrundspektrum aus

dem Objektspektrum zu entfernen (siehe Kapitel 6.3).
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8.3 Analyse der Differenzspektren der Galaxien

Das zu analysierende Spektrum der jeweiligen Galaxie ist das Differenzspektrum, das nach der Inter-
polation und Differenz vom Objekt- und Hintergrundspektrum vorliegt. Bei der Analyse des jeweiligen
Differenzspektrums sollte darauf geachtet werden, dass die Bereiche um stark ausgepriagte Emissions-
linien im Hintergrundspektrum nicht untersucht werden. Das liegt daran, dass aufgrund von Fehlern
bei der Kalibrierung in MIDAS und die mechanische Verbiegung im Spektrograph die Positionen der
Spektrallinien im Objekt- und Hintergrundspektrum leicht zueinander verschoben sind. Bei der Sub-
traktion der Intensitatswerte des Hintergrundspektrums von den dazu verschobenen Intensitétswerten
des Objektspektrums kénnten somit ,,fiktive Spektrallinien* entstehen.

Um die Grole der Galaxien auf dem Sensor der Sekundérkamera ungefahr abzuschétzen, wird zunéchst

die Winkelabdeckung © eines Pixels der Sekundirkamera mit der Gleichung

5,86 pm _ 0’35arcsec
3454 mm px

O = 206, 2648 - ? = 206, 2648 - (8)
mit der Pixelgréfie des Sensors p = 5,86 pm und der Brennweite des Teleskops f = 3454 mm berechnet
(vgl. Astronomisches Praktikum 2023, S. 122-123). Daraus ergeben sich fiir die beobachteten Objekte
ungefiihr folgende Ausdehnungen auf dem Sensor in der Einheit Pixel (px): M31: 32.743 x 10.629, M81:
4269 x 1971, M32: 1491 x 1114, M82: 1920 x 737 und M51: 1920 x 1183

Bei einer Sensorgréfie von 1936 x 1216 Pixeln wird deutlich, dass M31 und M81 nicht vollsténdig auf
dem Sensor abgebildet werden kénnen, im Gegensatz zu M32, M82 und M51. Der 25 pm-Spalt nimmt
nur einen sehr geringen Teil der Sensorfléiche ein (siche Abb. 19). Das bedeutet, dass mit dem Spalt
nur ein konkret ausgewahlter Ausschnitt der Galaxien spektroskopiert wird und nicht die Galaxie als

Gesamtes.

Bei der Analyse der Galaxienspektren wird folgende Vorgehensweise gewéhlt: Das Differenzspektrum
der Galaxie wird mit den analysierten Sternspektren verglichen und, sofern moglich, die Spektrallini-
en im Galaxienspektrum mithilfe der charakterisierten Spektrallinien im Sternspektrum identifiziert.
Daraus werden Annahmen iiber die in der Galaxie enthaltenen Sterne, die spektroskopische Klasse
(siehe Tabelle 3 in Kapitel 2.4.2) und den Galaxientyp formuliert, die durch Literaturangaben, bspw.
Literaturspektren, gestiitzt oder verworfen werden. Zudem wird aus der Verschiebung der Spektralli-

nien die Radialgeschwindigkeit der Galaxie berechnet und mit Literaturwerten verglichen.

8.3.1 Analyse des Differenzspektrums von M31

Am 17.12.2023 wurde der hellste Bereich von M31 spektroskopiert (siehe Abb. 23 in Kapitel 4.2.5).
Nach Interpolation und Subtraktion des Hintergrundspektrums vom Objektspektrum resultiert das
folgende Differenzspektrum (sieche Abb. 49 (b)). Die Abbildung 49 (a) beinhaltet zusiitzlich zum Dif-

ferenzspektrum das interpolierte Objekt- und Hintergrundspektrum.
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Charakterisierung der Spektrallinien, Einordnung in das spektroskopische Klassifikati-

onsschema sowie Bestimmung des Galaxientyps

Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M31
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Abbildung 49: (a) Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M31, (b) Differenzspektrum von M31 mit
Gaufifits fiir ausgewéhlte Absorptionslinien, aufgenommen in der Nacht vom 17.12.2023 (eigene Darstellung)

In Abbildung 49 (b) wird deutlich, dass das Differenzspektrum ein kontinuierliches Spektrum mit
zahlreichen, teilweise deutlich ausgeprigten Absorptionslinien und nur vereinzelten schwachen Emissi-
onslinien ist. Der Verlauf des Kontinuums des Differenzspektrums von M31 &hnelt vom Aussehen her
dem der Sterne der Spektralklassen A und K sowie ab einer Wellenlinge von etwa 4500 A auch dem

der Sterne der Spektralklassen F und G (siche Abb. 49 (b) und 38). Die ausgewiihlten, besonders aus-
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gepriigten Absorptionslinien im Differenzspektrum von M31 werden folgendermaflen charakterisiert:
Die Wellenlénge dieser Absorptionslinien wird jeweils mithilfe eines GauBfits ermittelt. Diese wird mit
den Wellenlédngen der in den Sternspektren unterschiedlicher Spektralklassen charakterisierten Ab-
sorptionslinien und den dazugehorigen Literaturwerten verglichen. Die Mittelwerte der Gauf3fits, also
die Wellenlénge der spektroskopierten Absorptionslinien im Differenzspektrum, die Literaturwerte un-
ter Angabe des Atoms, Tons oder Molekiils sowie die Sternspektralklassen, in deren aufgenommenen

Spektren die Absorptionslinien vorhanden sind, sind in Tabelle 15 angegeben.

Tabelle 15: Wellenliinge der spektroskopierten Absorptionslinien im Differenzspektrum von M31, die dazu-
gehorigen Literaturwerte aus den Tabellen der Sternspektren unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils

sowie die Sternspektralklassen, in deren aufgenommenen Spektren die Absorptionslinie vorhanden ist

Wellenlidnge A der | Wellenlinge Ao der | Atom/Ion/Molekiil Vorhandensein der
spektroskopierten Absorptionslinie Absorptionslinie im
Absorptionslinie [A] | in der Literatur [A] aufgenommenen Sternspektrum
(siehe Kapitel 8.1.2)
folgender Spektralklassen
4298,6 £ 0,5 4299 - 4313 CH F&G
4380,9 £+ 0,6 4384 Fel/Crl M
4456,7 £ 0,3 4452 - 4464 Cal/Mnl/Fel G & K
4527,6 £ 0,5 4526 - 4540 Til/Fel/Crl K& M
4861,0 + 0,3 4861,33 Hp O0,B,A,F& G
5170,7 £ 0,4 5167 - 5183 MgI (Mg Triplet) G, K&M
5263,34 £ 0,22 5270 Fel/Cal F,G,K&M
5887,83 £ 0,18 5889/96 Nal G, K&M
6488,4 + 0,4 6497 Bal/Fel/Cal K
6556,9 £+ 0,3 6562,82 Ha AJF,G&K
6871,8 £ 0,5 6867 - 6884 (O B,AJF,G,K &M

Die Feststellung, in welchen Sternspektren eine bestimmte Absorptionslinie vorhanden ist (siehe Tabel-
le 15 4. Spalte), bezieht sich auf die analysierten Absorptionslinien in den aufgenommenen Sternspek-
tren in Kapitel 8.1.2. Es ist nicht ausgeschlossen, dass bestimmte Absorptionslinien auch in Sternspek-
tren anderer Spektralklassen enthalten sind, wobei diese Linien moéglicherweise nur schwach vorhanden
sind.

Unter Beriicksichtigung der Intensitdt der Absorptionslinien wird deutlich, dass das CH-Band, das
Magnesium Triplet und die beiden Nal-Linien im Differenzspektrum von M31 am stérksten ausge-
priagt sind (sieche Abb. 49 (b)). Im Differenzspektrum sind teilweise Bereiche zu finden, die sich aus
mehreren eng beieinander liegenden Absorptionslinien zusammensetzen. Einzelne Absorptionslinien
sind nicht sichtbar, weshalb ein Gauffit iiber eine einzelne Absorptionslinie nicht moglich ist. Zwei
solcher Bereiche lassen sich im Wellenlingenbereich von etwa 5305 A bis 5419 A finden. Diese sind
ebenfalls deutlich in den Sternspektren der Spektralklassen G und K zu sehen (sieche Abb. 44 und 45).
AuBerdem lisst sich im lingerwelligen, roten Bereich von etwa 6140 A bis 6360 A ein ausgedehnter
Absorptionslinienbereich erkennen, der vermutlich auf die zahlreichen TiO-Bénder zuriickzufiihren ist.
Dieser ist ebenfalls in den Sternspektren der Spektralklassen K und M eindeutig sichtbar (siehe Abb.
45 und 46). In Tabelle 15 werden am hiufigsten die Spektralklassen G und K genannt. Aufgrund der
diskutierten Aspekte lésst sich annehmen, dass das Differenzspektrum von M31 von der Uberlagerung
der Sternspektren mit Spektralklassen G, K und M dominiert wird und der spektroskopierte Bereich

von M31 vorwiegend aus alten Sternen besteht.

Aufgrund der zahlreichen Absorptionslinien und nur vereinzelten schwachen Emissionslinien kann M31

im spektroskopischen Klassifikationsschema fiir Galaxien entweder den Absorptionsliniengalaxien oder
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LINER Galaxien zugeordnet werden. Da jedoch im Differenzspektrum von M31 keine Emissionslinien
von jungen Sternen wie bspw. die [N IT]-Emissionslinie bei 6583,6 A und die beiden [S IT]-Emissionslinien
bei 6717,0 A und 6731,3 A (vgl. Walker 2017, S. 178) vorhanden sind (siche Abb. 50), ist M31 eine Ab-
sorptionsliniengalaxie (siehe Kapitel 2.4.2). Diese Behauptung wird von Walker (2017, S. 150) gestiitzt.
Ein Literaturspektrum von M31 befindet sich in Kapitel 2.4.2. Innerhalb der Literatur lassen sich bzgl.
der Einordnung in das spektroskopische Klassifikationsschema allerdings unterschiedliche Angaben fin-
den, wie u.a. die Bezeichnung von M31 als LINER Galaxie (vgl. NASA/IPAC Extragalactic Database
(NED) 0.D.).

Ausschnitt des Differenzspektrums von M31
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Abbildung 50: Ausschnitt des Differenzspektrums von M31, in dem sich die [N II] und [S II]-Emissionslinien bei
einer LINER Galaxie befinden (eigene Darstellung)

Nach Tabelle 3 in Kapitel 2.4.2 sind Absorptionsliniengalaxien hauptséchlich elliptische Galaxien mit
alten Sternen mit wenig Sternentstehung und schwacher Kernaktivitat. Wie bereits festgestellt, be-
steht das Differenzspektrum von M31 aus zahlreichen iiberlagerten Sternspektren alter Sterne. Neben
elliptischen und linsenférmigen Galaxien befinden sich auch in den Kernbereichen von spiralférmigen
Galaxien alte Sterne (siehe Kapitel 2.4.1). Demnach kann nicht ausschliefflich auf Grundlage des Spek-
trums von M31 bestimmt werden, ob M31 den elliptischen, linsenférmigen oder spiralférmigen Galaxien
zugeordnet werden kann. Anhand einer Fotografie von M31 wird sichtbar, dass M31 eine Spiralgalaxie
des Typs SAb nach der Hubble-De Vaucouleurs-Klassifikation ist (vgl. SIMBAD: basic query o.D.).
Aus zahlreichen Sternspektren zusammengesetzte Galaxienspektren von Galaxien des Typs Sa und Sb
werden hauptséchlich von entwickelten Riesensternen dominiert (Kennicutt 1992, zitiert nach Walker
2017, S. 150). Das bedeutet, dass der Kernbereich von M31 spektroskopiert wurde und Abbildung 49
(b) das Spektrum vom Kernbereich zeigt.

Berechnung der Radialgeschwindigkeit

Anhand der Verschiebung der Absorptionslinien im Differenzspektrum von M31 kann die Radialge-
schwindigkeit der Galaxie mithilfe von Gleichung (5) berechnet werden. Dafiir werden die fiinf Absorp-
tionslinien aus Tabelle 15 verwendet, die einen diskreten Literaturwert besitzen. Alle fiinf Absorptions-
linien sind im Differenzspektrum von M31 nach links, also in Richtung kiirzerer Wellenléngen, in Bezug

auf den jeweiligen Literaturwert verschoben, was bedeutet, dass das Differenzspektrum blauverschoben
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ist und sich die Galaxie M31 auf uns zubewegt. Die jeweiligen berechneten Radialgeschwindigkeiten
sind in Tabelle 16 zu finden.

Tabelle 16: Wellenléinge der spektroskopierten Absorptionslinien im Differenzspektrum von M31, die dazu-
gehorigen Literaturwerte aus den Tabellen der Sternspektren sowie die daraus berechneten Radialgeschwindig-

keiten

Wellenlidnge A\ der Wellenldnge Ao der | Radialgeschwindgkeit v,
spektroskopierten Absorptionslinie [kTm]
Absorptionslinie [A] | in der Literatur [A]
43800 + 0,6 4384 212 + 42
4861 £+ 0,3 4861,33 -20 £ 19
5263,34 £+ 0,22 5270 -379 + 13
6488,4 + 0,4 6497 -397 £ 19
6556,9 + 0,3 6562,82 =270 + 14

Wie aus Tabelle 16 ersichtlich ist, variieren die aus den Verschiebungen der einzelnen Absorptions-
linien berechneten Werte fiir die Radialgeschwindigkeit teilweise stark. Dafiir kénnen mehrere Ursa-
chen verantwortlich sein. Aufgrund der Fiille an Energiezustandsdnderungen in Atomen, Ionen und
Molekiilen und den daraus folgenden zahlreichen moglichen Absorptionslinien kénnte moglicherweise
eine Absorptionslinie falsch charakterisiert worden sein. Andere Erkldrungsversuche liefern die Ge-
schwindigkeitsdispersion im Kernbereich der Galaxie und die Rotationsgeschwindigkeit der Galaxie
um ihr Zentrum. Die Geschwindigkeitsdispersion o der Sterne fithrt zu einer Dopplerverbreiterung der
jeweiligen Absorptionslinie, da das Spektrum vom Bulge von M31 aus der Uberlagerung der Spek-
tren zahlreicher, sich im dreidimensionalen Raum bewegender Sterne entsteht. Eine asymmetrische
Verbreiterung der Absorptionslinie in Richtung niedrigerer bzw. hoherer Wellenléngen kénnte einen
Einfluss auf den Mittelwert des Gauffits haben. Im Kern wurde eine Geschwindigkeitsdispersion ent-
lang der Sichtlinie von o = 130 £ 20 kTm (vgl. Morton und Elmergreen 1976, S. 63) bzw. im Bulge von
o=145+10 kTm (vgl. Pritchet 1978, S. 507) festgestellt. Teilweise werden noch grolere Werte fiir die
Geschwindigkeitsdispersion im Kern bzw. Bulge angegeben (vgl. Whitmore 1980, S. 53). Zudem kénnte
die Rotationsgeschwindigkeit einen Einfluss auf die Verschiebung der Absorptionslinien haben, da sie
im Kernbereich von M31 bis zu einem Radius von 3,5pc, was 1" entspricht, bis zu 150 % betragt
(vgl. Lallemand, Duchesne und Walker 1960, zitiert nach Unséld und Baschek 2015, S. 425).

Der Literaturwert fiir die Radialgeschwindigkeit von M31 betrédgt v, = —300 kTm (vgl. Walker 2017, S.
151), v, = —300 £ 4 X2 (vgl. SIMBAD: basic query o.D.) oder v, = —297 £ 152 (vgl. NASA/IPAC
Eztragalactic Database (NED) o.D.) in Bezug auf die Sonne. Der Mittelwert mit Standardabweichung
der in Tabelle 16 berechneten Radialgeschwindigkeiten ist v, = —256 £153 kTm Aufgrund des in Bezug
auf den Mittelwert groflen Fehlers von i153kTm liegen alle Literaturwerte innerhalb des Fehlerin-
tervalls. Dennoch ist der berechnete Mittelwert der Radialgeschwindigkeit von M31 nicht besonders
aussagekriftig, da die aus den Verschiebungen der einzelnen Absorptionslinien bestimmten Radialge-

schwindigkeiten sehr stark voneinander abweichen.

Abschlieflend ldsst sich zusammenfassen, dass durch die Spektroskopie des Kernbereichs von M31
folgende Informationen gewonnen werden konnen: Die Galaxie M31 gehort zu den Absorptionslinien-
galaxien und bewegt sich auf uns zu. Der spektroskopierte Bereich von M31 wird von alten Sternen
dominiert, was darauf schliefen ldsst, dass M31 entweder elliptische, linsenférmige oder spiralférmige
Gestalt besitzt. Anhand von Fotografien wird deutlich, dass M31 eine Spiralgalaxie des Typs SAD ist.
Sie wird Andromedagalaxie genannt und ist die Nachbarspiralgalaxie unserer Galaxie, der Milchstrafie
(vgl. NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) o.D.).
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8.3.2 Analyse des Differenzspektrums von M32

Ein Bereich der Galaxie M32, eine Begleitgalaxie von M31, wurde in der Nacht vom 09.01.2024 spek-
troskopiert. Mit der analogen Vorgehensweise wie bei der Erstellung des Differenzspektrums von M31
werden das Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum (siehe Abb. 51 (a)) sowie die Gaufifits im
Differenzspektrum erstellt (siehe Abb. 51 (b)).

Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M32
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Abbildung 51: (a) Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M32, (b) Differenzspektrum von M32 mit
Gaufifits fiir ausgewéhlte Absorptionslinien, aufgenommen in der Nacht vom 09.01.2024 (eigene Darstellung)
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Der Verlauf des Kontinuums des Differenzspektrums von M32 dhnelt vom Aussehen her dem des Dif-
ferenzspektrums von M31 (siche Abb. 51 (b) und 49 (b)). Im Differenzspektrum von M32 sind die
gleichen Absorptionslinien besonders stark ausgeprigt wie im Differenzspektrum von M31 mit der
Ausnahme der beiden Nal-Linien (siehe Tabellen 17 und 15). Diese wurden nicht betrachtet, da die
dazugehorige Absorptionslinie im Differenzspektrum von M32 nur dadurch zustande kommt, dass sich
an dieser Stelle im Hintergrundspektrum eine Emissionslinie befindet. Durch Subtraktion vom Ob-
jektspektrum entsteht eine ,fiktive Absorptionslinie“. Das CH-Band ist am stérksten ausgepréigt. Die
Bereiche mit nah beieinander liegenden Absorptionslinien sind ebenfalls vorhanden. Der ausgedehnte
TiO-Absorptionslinienbereich ist nur schwach zu erkennen. Aufgrund der diskutierten Aspekte scheint
das Differenzspektrum von M32 vorwiegend eine Uberlagerung von Sternspektren der Spektralklassen
G, K und M zu sein, was in Bezug auf den Aufbau von M32 auf eine Zusammensetzung aus alten
Sternen schlieflen lisst.

Tabelle 17: Wellenldnge der spektroskopierten Absorptionslinien im Differenzspektrum von M32 sowie die

dazugehorigen Literaturwerte aus den Tabellen der Sternspektren unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils
sowie die daraus berechneten Radialgeschwindigkeiten

Wellenlénge A der Wellenlédnge Ao der | Atom/Ion/Molekiil | Radialgeschwindgkeit vy
spektroskopierten Absorptionslinie [%]

Absorptionslinie [A] | in der Literatur [A]
4300,2 £ 0,5 4299 - 4313 CH -
4383,7 £ 0,5 4384 Fel/Crl -21 + 35
44572 £ 0,5 4452 - 4464 Cal/Mnl/Fel -
4528,8 £ 0,5 4526 - 4540 Til/Fel/Crl -
4860,6 £ 0,3 4861,33 Hp -45 + 19
5172,2 + 0,9 5167 - 5183 Mgl (Mg Triplet) -
5264,4 + 0,3 5270 Fel/Cal -319 £ 18
6490,9 + 0,4 6497 Bal/Fel/Cal -281 £ 19
6559,0 + 0,4 6562,82 Ha -174 £ 19
6872,1 + 0,6 6867 - 6884 O3 -

Analog zur Argumentation bei der Analyse des Differenzspektrums von M31 (siehe Kapitel 8.3.1), ist
davon auszugehen, dass sich M32 ebenfalls den Absorptionsliniengalaxien zuordnen lisst. Dementspre-
chend wird M32 eine elliptische, linsenférmige oder spiralformige Galaxie sein, deren spektroskopierter
Bereich aus alten Sternen besteht (siche Tabelle 3 in Kapitel 2.4.2). Im Gegensatz zu M31 ist M32
eine elliptische Galaxie vom Typ E2 (vgl. SIMBAD: basic query o.D.). Da elliptische Galaxien von
innen nach auflen in ihrer Flichenhelligkeit abnehmen, wird wahrscheinlich der Kernbereich von M32
spektroskopiert worden sein, da der hellste Bereich gew#hlt wurde. In Bezug auf die Zusammensetzung
von M32 wiirde es vermutlich keinen Einfluss auf das Aussehen des Spektrums haben, wenn ein anderer
Bereich der Galaxie spektroskopiert werden wiirde, da die gesamte elliptische Galaxie vorwiegend aus
alten Sternen besteht (siehe Kapitel 2.4.1).

In Tabelle 17 lisst sich erkennen, dass fiir die Absorptionslinien mit diskreten Literaturwerten gilt:
A < Ag. Das bedeutet, dass die Absorptionslinien blauverschoben sind und somit die Radialgeschwin-
digkeit von M32 negativ ist. Beim Vergleich der Werte der spektroskopierten Absorptionslinien von
M32 und M31 ldsst sich feststellen, dass Ayze > Ams1 (siehe Tabellen 17 und 15). Daraus lidsst sich
schlussfolgern, dass sich M32 mit einer kleineren Radialgeschwindigkeit auf uns zubewegt als M31.
Diese Aussage wird von der Literatur gestiitzt. Die SIMBAD Datenbank des Centre de Données astro-
nomiques de Strasbourg (CDS) gibt fiir M32 eine Radialgeschwindigkeit von v, = —199+6 kTm in Bezug
zur Sonne an (vgl. SIMBAD: basic query o.D.), die NASA/IPAC Extragalactic Database von der Na-
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tional Aeronautics and Space Administration (NASA) und dem California Institute of Technology
(Caltech) hingegen v, = —213 +2 kTm (vgl. NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) 0.D.). Die aus
der Analyse des Differenzspektrums berechneten Radialgeschwindigkeiten in Tabelle 17 weichen teil-
weise stark von den Literaturwerten ab, was auf eine falsche Charakterisierung der Absorptionslinien
oder auf die Geschwindigkeitsdispersion innerhalb der elliptischen Galaxie aufgrund der Eigenbewe-
gung der Sterne zuriickgefiihrt werden kénnte. Sie betrdgt o = 56 + 5 kTm bis zu einem Radius von
20" (vgl. Tonry 1987, S. 632) bzw. o = 55 (+10, —15)52 (vgl. Morton und Elmergreen 1976, S. 63).
Teilweise werden in der Literatur grofilere Werte genannt (vgl. Whitmore 1980, S. 53).

M32 ist demnach eine sich auf uns zubewegende Galaxie, die in die spektroskopische Klasse der Ab-

sorptionsliniengalaxien eingeordnet wird.

8.3.3 Analyse des Differenzspektrums von M81

Der hellste Bereich der Galaxie M81 wurde in der gleichen Nacht wie M31 spektroskopiert und die dar-

aus resultierenden Spektren mit der fiir M31 beschriebenen Vorgehensweise verarbeitet (siehe Abb. 52).

Das Kontinuum des Differenzspektrums von M81 verlduft &hnlich wie das des Differenzspektrums von
M31 (siehe Abb. 52 (b) und 49 (b)). Bei der Analyse des Differenzspektrums von M81 mithilfe von
Gaufifits (siehe Abb. 52 (b)) fillt auf, dass, bis auf die Ha- und Hj3-Absorptionslinie, die gleichen
Absorptionslinien wie in den Differenzspektren von M31 und M32 (siehe Abb. 49 (b) und 51 (b))
besonders stark ausgeprigt sind. Das lisst, wie bereits bei der Analyse der Differenzspektren von M31
und M32 erlautert, darauf schlieflen, dass sich der spektroskopierte Bereich von M81 hauptséchlich aus
alten Sternen zusammensetzt.

Im Differenzspektrum von M81 ist die Ha-Linie nicht als Absorptionslinie, sondern als Emissionslinie
zu sehen. Auflerdem sind im ldngerwelligen Bereich des Spektrums noch vier weitere Emissionslinien
zu erkennen, wovon die [NTI]-Linie bei 6583,6 A eine deutlich héhere Intensitiit besitzt als die drei
anderen Emissionslinien bei 6548,1 A, 6717,0 A und 6731,3 A (vgl. Walker 2017, S. 178) (siehe Abb. 52
(b) und Tabelle 18).

Aufgrund der vorhandenen [NTIJ- und [SII]-Emissionslinien kénnte M81 den LINER Galaxien zuge-
ordnet werden. Diese Vermutung findet sich in der NED Datenbank wieder (vgl. NASA/IPAC Extra-
galactic Database (NED) 0.D.) sowie in verschiedenen Publikationen (vgl. Li u.a. 2023, S. 89; Page
u.a. 2003, S. 145). Walker (2017, S. 151) nennt M81 allerdings als Beispiel fiir eine Absorptionslini-
engalaxie. Die Entstehung der fiinf charakterisierten Emissionslinien lédsst sich vermutlich durch das
Vorhandensein eines aktiven Galaxienkerns mit geringer Leuchtkraft und im Bulge verteilte heifle,
massearme Sterne erklidren (vgl. Li u.a. 2023, S. 89).

Da der hellste Bereich einer elliptischen, linsenférmigen oder spiralférmigen Galaxie dem Kernbereich
der Galaxie entspricht (siehe Kapitel 2.4.1), kénnte M81 sowohl eine elliptische, eine linsenférmige als
auch eine spiralférmige Galaxie sein. Auf Fotografien ist M81 als Spiralgalaxie identifizierbar. Sie ist
vom Typ SAab (vgl. NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) o.D.).
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Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M81
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Abbildung 52: (a) Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M81, (b) Differenzspektrum von M81 fiir
ausgewihlte Spektrallinien, aufgenommen in der Nacht vom 17.12.2023 (eigene Darstellung)
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Tabelle 18: Wellenldnge der spektroskopierten Spektrallinien im Differenzspektrum von M81 sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte aus den Tabellen der Sternspektren unter Angabe des Atoms, Ions oder Molekiils
sowie die daraus berechneten Radialgeschwindigkeiten

Wellenléinge A der | Wellenlidnge Ao der | Atom/Ion/Molekiil | Radialgeschwindgkeit v,
spektroskopierten Spektrallinie [kT"‘]
Spektrallinie [A] | in der Literatur [A]
4301,9 + 0,6 4299 - 4313 CH -
43854 + 0,3 4384 Fel/Crl 96 + 21
44594 £ 0,4 4452 - 4464 Cal/MnI/Fel -
4531,70 £+ 0,28 4526 - 4540 Til/Fel/Crl -
5174,2 + 0,5 5167 - 5183 MgI (Mg Triplet) -
5266,1 + 0,4 5270 Fel/Cal -222 + 23
5891,78 £+ 0,24 5889/96 Nal -
64938 £ 0,6 6497 Bal/Fel/Cal 148 £ 28
6545,00 £+ 0,27 6548,1 [NT]] -142 + 13
(Emissionslinie)
6561,1 £+ 0,4 6562,82 Ha -79 £ 19
(Emissionslinie)
6581,34 £+ 0,08 6583,6 [NTI] -103 £ 4
(Emissionslinie)
67142 + 0,4 6717,0 [STI] 7125 + 18
(Emissionslinie)
6728,32 £+ 0,26 6731,3 [ST]] -133 £ 12
(Emissionslinie)
6873,24 £+ 0,26 6867 - 6884 O2 -

Bei der Betrachtung der berechneten Radialgeschwindigkeiten aus der Verschiebung der Spektallinien
im Differenzspektrum von M81 in Tabelle 18 lisst sich feststellen, dass diese stark variieren. Sieben von
acht Radialgeschwindigkeiten sind negativ, wihrend bei einer Spektrallinie eine positive Geschwindig-
keit berechnet wurde. Die groflen Abweichungen kénnten auf die gleichen Griinde zuriickzufithren sein
wie bei M31. Diese sind eine mogliche falsche Charakterisierung der Spektrallinien sowie die vorhande-
ne Rotationsgeschwindigkeit und Geschwindigkeitsdispersion im Kernbereich von M81. Méglicherweise
wurde die Absorptionslinie beim Literaturwert von 4384 A falsch charakterisiert, da sich aus ihrer
Verschiebung zur Ruhewellenléinge eine positive Radialgeschwindigkeit ergibt (siehe Tabelle 18). Die
vorhandene Rotationsgeschwindigkeit im Kernbereich von M81 (vgl. Bosma 1981, zitiert nach Unsold
und Baschek 2015, S. 426) sowie die Geschwindigkeitsdispersionen der Sterne von o = 165 £ 10 kTm
(vgl. Pritchet 1978, S. 507) kénnten die Verschiebung aller Spektrallinien beeinflussen.

Die in der Literatur angegebenen Werte fiir die Radialgeschwindigkeit fiir M81 in Bezug zur Sonne be-
tragen v, = —39+3 kTm (vgl. NASA/IPAC Eatragalactic Database (NED) 0.D.) und v, = —47 £ 21 kTm
(vgl. SIMBAD: basic query o.D.). Beide Werte sind vom Betrag her deutlich kleiner als die berechne-
ten Radialgeschwindigkeiten (siehe Tabelle 18).

Nach der Analyse der spiralférmigen Galaxien M31 und M81 sowie der elliptischen Galaxie M32 kann
festgestellt werden, dass die Bestimmung der Radialgeschwindigkeit der Galaxie als Gesamtes beim

Vorliegen von Spektren, die eine Uberlagerung von Sternspektren darstellen, schwierig ist.

Aus der Analyse und Interpretation des Differenzspektrums von der Galaxie M81 kann abschlielend
zusammengefasst werden, dass sie in die spektroskopische Klasse der LINER Galaxien eingeordnet
werden kann. Der Galaxientyp und die Radialgeschwindigkeit der Galaxie lassen sich nicht eindeutig

ausschlieBlich anhand des Spektrums bestimmen.
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8.3.4 Analyse des Differenzspektrums von M82

Am 09.01.2024 wurde M82, wie in Abbildung 53 zu sehen, spektroskopiert. Die Vorgehensweise zur
Erstellung des Differenzspektrums mit den Gaufifits der Spektrallinien (siehe Abb. 54 (b)) ist analog
zu der in Kapitel 8.3.1. In Abbildung 54 (a) sind das interpolierte Objekt- und Hintergrundspektrum

sowie daraus resultierende Differenzspektrum dargestellt.

Abbildung 53: Positionierung des mittleren verwendeten Spalts in Bezug auf M82 unter Verwendung der
Sekundédrkamera, dargestellt mit der Software PHD2 beim Guiding wihrend einer laufenden Beobachtung
(eigene Aufnahme)

Charakterisierung der Spektrallinien und Einordnung in das spektroskopische Klassifika-

tionsschema

Bei der Betrachtung des Differenzspektrums von M82 wird deutlich, dass Emissions- anstelle von Ab-
sorptionslinien stark ausgeprégt sind. Das lisst darauf schlieffen, dass bei der Spektroskopie von M82
nicht die Uberlagerung der Spektren der Sterne aus der Galaxie dominiert, sondern die Spektren von
Materie, die elektromagnetische Strahlung mit diskreten Wellenlingen aussenden. Die Uberlagerung
der Sternspektren wird durch das Vorhandensein eines schwachen Kontinuums im Differenzspektrum
sichtbar (sieche Abb. 55), das in seinem Verlauf dem der Kontinuen der anderen drei Differenzspektren
(siehe Abb. 49 (b), 51 (b) und 52 (b)) leicht dhnelt. Teilweise sind schwache Absorptionslinien in Ab-
bildung 55 erkennbar.

Aufgrund der nicht extrem Doppler-verbreiterten Emissionslinien (siche Tabelle 3 in Kapitel 2.4.2)
léisst sich annehmen, dass M82 den Starburst- oder Seyfertgalaxien zugeordnet werden kann. Da diese
beiden spektroskopischen Klassen intensive H-Emissionslinien aufweisen, werden die Emissionslinien
im Differenzspektrum von M82 (siche Abb. 54 (b)) mithilfe des Literaturspektrums von Walker (2017,
S. 185) vom Orion Nebel (siche Abb. 56) charakterisiert (siche Tabelle 19). Der Orion Emissionsnebel
ist eine HII-Region, die von jungen, leuchtkriftigen Sternen der Spektralklassen O und B angeregt
wird (vgl. Walker 2017, S. 178).
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Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M82
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Abbildung 54: (a) Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M82, (b) Differenzspektrum von M82 mit
Gaufifits fiir ausgewéhlte Emissionslinien, aufgenommen in der Nacht vom 09.01.2024 (eigene Darstellung)
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Ausschnitt des Differenzspektrums von M82
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Abbildung 55: Ausschnitt des Differenzspektrums von M82 zur besseren Betrachtung des Kontinuums (eigene
Darstellung)
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Abbildung 56: Beispielspektrum vom Orion Nebel (Walker 2017, S. 185)

Tabelle 19: Wellenlénge der spektroskopierten Emissionslinien im Differenzspektrum von M82 sowie die dazu-
gehorigen Literaturwerte aus dem Spektrum des Orion Nebels unter Angabe des Atoms oder Ions; die eckigen
Klammern kennzeichnen verbotene Emissionslinien

Wellenlédnge A der Wellenlédnge Ao der Atom/Ion
spektroskopierten Emissionslinie
Emissionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 178, 185)
4343,6 + 0,5 4340,47 H~y
4865,02 £+ 0,08 4861,33 Hp
4962,8 +£ 0,4 4958,91 OIII
5011,02 £+ 0,19 5006,84 O1III
6567,05 + 0,09 6562,82 Ho
6587,64 + 0,18 6583,6 NII
6721,08 + 0,19 6717,0 SII
6734,89 £+ 0,14 6731,3 SII
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Wie in Tabelle 19 und in den Abbildungen 54 (b) und 56 zu erkennen ist, sind in den Spektren von
MS82 und vom Orion Nebel die gleichen Emissionslinien zu finden und im Vergleich zum Kontinuum
stark ausgeprégt. Im Differenzspektrum von M82 ist die Intensitéit der HB- bzw. Ha-Linie grofler als
die Intensitét der beiden [O III]-Linien bzw. der [NII]-Linie und den beiden [SII]-Linien.

Die Literaturwerte fiir die beiden Emissionslinien von [SII] in Tabelle 19 sind im Literaturspektrum
des Orion Nebels nicht aufgefiihrt, weshalb diese der Auflistung der Emissionslinien in Walker (2017,

S. 178) entnommen wurden.

Um herauszufinden, ob M82 eine Starburst- oder eine Seyfertgalaxie ist, wird das Intensitétsverhéltnis
der [0 T1T]s006 s4-Linie und der H-Linie betrachtet. Gilt 10052085t 5 3 andelt es sich um ein Spek-
trum einer Seyfertgalaxie (vgl. Shuder und Osterbrock 1981, zitiert nach Walker 2017, S. 154). Da
im Differenzspektrum von M82 die Intensitét der [OIII]5006 s4-Linie deutlich geringer ist als die der
Hg-Linie, bedeutet das fiir das Intensitétsverhéltnis [OHIP]I% < 1. Demzufolge wird M82 den Star-
burstgalaxien zugeordnet.

Diese Schlussfolgerung deckt sich mit den Ergebnissen in der Literatur. M82 ist eine Starburstgalaxie
mit einer hohen Sternentstehungsrate und grofien HII-Regionen, was auf die gravitative Interaktion
mit der grofleren Nachbargalaxie M81 zuriickzufithren ist. Im Spektrum sind wenig bis keine Absorp-
tionslinien vorhanden. Nal ist wahrscheinlich interstellaren Ursprungs und wird von der Materie von
MS82 absorbiert, wodurch die Na I-Absorptionslinie bei 5889/96 A zustande kommt. Die Emission der
Balmer-Serie Ha, HS und Hry ist stark, wéhrend die Emission von [OIII] und [NII] schwécher ist.
Die [SII]-Emissionslinien, die wahrscheinlich aufgrund von Schockwellen verursacht werden, sind im
Vergleich zu Emissionsnebeln wie dem Orion Nebel stark ausgeprigt (vgl. Walker 2017, S. 152).

Ein Literaturspektrum von M82 von Walker (2017, S. 160) ist in Kapitel 2.4.2 dargestellt.

Berechnung der Radialgeschwindigkeit

Wie in Tabelle 19 zu sehen ist, ist A > Ay, was bedeutet, dass die Emissionslinien im Differenzspek-
trum nach rechts, also in Richtung groflerer Wellenléngen, verschoben sind. Das Differenzspektrum ist
demnach rotverschoben, woraus geschlussfolgert werden kann, dass sich M82 von der Erde wegbewegt.
Die mit Gleichung (5) aus den Verschiebungen der einzelnen Emissionslinien berechneten Radialge-

schwindigkeiten sind in Tabelle 20 aufgefiihrt.

Tabelle 20: Wellenléinge der spektroskopierten Emissionslinien im Differenzspektrum von MS82, die dazu-
gehorigen Literaturwerte aus dem Spektrum des Orion Nebels sowie die daraus berechneten Radialgeschwin-
digkeiten

Wellenlédnge A der Wellenlénge Ao der Radialgeschwindgkeit vy
spektroskopierten Emissionslinie (k]
Emissionslinie [A] in der Literatur [A]
(vgl. Walker 2017, S. 178, 185)
4343,6 £ 0,5 4340,47 216 + 35
4865,02 £+ 0,08 4861,33 228 £ 5
4962,8 + 0,4 4958,91 235 + 25
5011,02 £ 0,19 5006,84 250 £ 12
6567,05 £+ 0,09 6562,82 193 £ 5
6587,64 £ 0,18 6583,6 184 £ 9
6721,08 £+ 0,19 6717,0 182 + 9
6734,89 £ 0,14 6731,3 160 £ 7

Der aus den acht Radialgeschwindigkeiten berechnete Mittelwert mit Standardabweichung betragt
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206 £ 31 % In der Literatur werden unterschiedliche Werte fiir die Radialgeschwindigkeit von M&2
angegeben. Walker (2017, S. 153) gibt fiir die Radialgeschwindigkeit v, = 203 kTm an. In der SIMBAD
Datenbank werden 219427 kTm genannt (vgl. SIMBAD: basic query o.D.), wihrend in der NED Daten-
bank 269 & 2 X2 aufgefiihrt sind (vgl. NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) o.D.). Demzufolge
bewegt sich M82 mit einer Radialgeschwindigkeit von iiber 200 kTm von der Erde weg.

Der berechnete Mittelwert der Radialgeschwindigkeit stimmt sehr gut mit dem Wert von Walker und
aufgrund seines Fehlerintervalls von £31 k% gut mit dem Literaturwert aus der SIMBAD Datenbank

iiberein.

Auf Grundlage der Spektroskopie von M82 lisst sich abschlieBend zusammenfassen, dass M82 (siche
Abb. 57) eine sich von uns wegbewegende Starburstgalaxie ist, deren Spektrum aufgrund grofier HII-

Regionen stark ausgepréigte Emissionslinien aufweist.

Abbildung 57: Fotografie von M82, aufgenommen im Rahmen des Astronomischen Praktikums an der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte Bamberg (eigene Aufnahme)

Wie bereits teilweise bei den Analysen der Differenzspektren der Galaxien erwahnt, ist die Einteilung
in das spektroskopische Klassifikationsschema, das in Kapitel 2.4.2 beschrieben wird, ein Versuch, die

Galaxien einzuordnen. Manche Angaben in der Literatur stimmen untereinander nicht iiberein.

8.3.5 Analyse des Differenzspektrums der Spiralarme von M51

Bei den drei Galaxien M31, M32 und M81 wurde jeweils der Kernbereich spektroskopiert. Wie in den
Analysen festgestellt, weisen alle drei Differenzspektren groBe Ahnlichkeit in Bezug auf ihren Verlauf
und ihre dominanten Absorptionslinien auf, was auf eine dhnliche Zusammensetzung der Kernbereiche
der drei Galaxien schlieflen lidsst. Im Gegensatz dazu werden bei der Spektroskopie der Spiralarme
Spektren mit anderen Charakteristika erwartet, da sie junge Sterne und HII-Regionen beinhalten (sie-
he Kapitel 2.4.1). Zur Untersuchung der Spiralarme wurde die Spiralgalaxie M51 vom Typ SAbc (vgl.
NASA/IPAC Eztragalactic Database (NED) 0.D.) gewéhlt, da diese von der Erde aus betrachtet von
oben zu sehen ist, weshalb die Spiralarme isoliert vom Kernbereich der Galaxie spektroskopiert werden
koénnen.

Fiir die Beobachtung wurden zwei verschiedene Positionen der Spiralarme gewéhlt. Dabei wurde fest-

gestellt, dass die Spiralarme mit bloem Auge auf dem Bild der Sekundirkamera kaum bis nicht zu

7



erkennen waren, was die Positionierung des Spalts erschwerte. Das erste Spektrum wurde an einer Stelle
der Spiralarme aufgenommen, bei der der Ausschnitt des Spiralarms auf dem Bild der Sekundarkamera
leicht sichtbar war. Bei der Aufnahme des zweiten Spektrums wurde eine Position ausgewahlt, die sich
vom Kernbereich von M51 weiter entfernt befand als die der Aufnahme des ersten Spektrums und bei
der mit bloem Auge kein Spiralarm mehr sichtbar war. Dieser Ort wurde mithilfe von Fotografien
von M51 und ihrer Begleitgalaxie NGC 5195 (vgl. SIMBAD: basic query o.D.) bestimmt. Die bei-
den Differenzspektren nach Subtraktion des Hintergrundspektrums von den an den beiden Positionen

aufgenommenen Spektren sind in Abbildung 58 dargestellt.

Differenzspektren an zwei verschiedenen Spiralarm-Positionen von M51
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Abbildung 58: Differenzspektren an zwei verschiedenen Spiralarm-Positionen von Mb51, nihere Position am
Kernbereich: Spiralarm war sichtbar, entferntere Position vom Kernbereich: Spiralarm nicht sichtbar, aufge-
nommen in der Nacht vom 07.03.2024 (eigene Darstellung)

In Abbildung 58 fillt auf, dass die Intensitéit des Spektrums maximal einen Wert von etwa 0,02 a.u.
besitzt, was im Vergleich zu den Differenzspektren von M31, M32 und M81 (siehe Abb. 49 (b), 51
(b) und 52 (b)) mit Werten bis zu 0,45 a.u., 0,3 a.u. und 0,17 a.u. sehr gering ist. Die niedrigen Werte
lassen sich womoglich dadurch erkliren, dass die Flichenhelligkeit der Galaxie vom Kernbereich hin
zu den AuBenbereichen der Spiralarme abnimmt (siche Kapitel 2.4.1). Die vereinzelten erkennbaren
Peaks konnten Emissionslinien sein. Aufgrund der generell niedrigen Intensitét der gesamten Differenz-
spektren konnten sie auch aufgrund von Fehlern bei der Erzeugung und Nachbearbeitung der Spektren
zustande gekommen sein. Die Emissionslinie bei 5577,3 A ist aufgrund einer niedrigeren Intensitéit die-
ser Linie im Hintergrundspektrum weiterhin im Differenzspektrum vorhanden.

Zusammenfassend lésst sich erkennen, dass aus den Differenzspektren der Spiralarme keine Informatio-
nen gewonnen und somit keine Aussagen iiber die Zusammensetzung der Spiralarme getroffen werden
konnen. Daraus kann geschlossen werden, dass mit der verwendeten Apparatur am Beobachtungsort

vermutlich keine Spektren von Spiralarmen aufgenommen werden kénnen.
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9 Diskussion der Ergebnisse auf wissenschaftlicher Basis sowie

im Kontext Schule

Mithilfe der Ergebnisse in Kapitel 8 kann nun zusammenfassend festgestellt werden, inwiefern sich
Galaxien von der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg aus mit den vorhandenen Apparaten spektro-
skopieren lassen. Die Kernbereiche der Galaxien M31, M32, M81 und M82 sind auf der Sekundarkamera
ZWO ASI174MM Mini gut zu erkennen und aufgrund ihrer Ausdehnung von den anderen sichtbaren
Objekten im Bildausschnitt zu unterscheiden. Daher ist eine manuelle Positionierung auf dem Spalt
moglich. Bei der Beobachtung aller vier Kernbereiche resultieren nach dem Prozess der Datenverar-
beitung kontinuierliche Spektren mit ausgepréigten Spektrallinien, die nach Subtraktion des jeweiligen
Hintergrundspektrums analysiert werden koénnen. Ein Vergleich der Differenzspektren von M31, M32
und M81 lisst vermuten, dass die drei Spektren eine Uberlagerung zahlreicher Sternspektren darstel-
len. Aus der Charakterisierung der Spektrallinien mithilfe der aufgenommenen Sternspektren folgt,
dass die Kernbereiche von M31, M32 und M81 hauptsichlich aus alten Sternen der Spektralklassen
G, K und M bestehen. Fiir die Galaxie M82 ldsst sich feststellen, dass sie HII-Regionen mit jungen
Sternen besitzt. Mithilfe der Literatur kénnen die vier Galaxien in das spektroskopische Klassifikati-
onsschema fiir Galaxien eingeordnet werden, wobei diesbeziiglich unterschiedliche Angaben innerhalb
der Literatur zu finden sind. Die Analyse in Kapitel 8 liefert die Ergebnisse, dass M31 und M32 Ab-
sorptionsliniengalaxien sind, sowie M81 eine LINER Galaxie und M82 eine Starburstgalaxie. Dariiber
hinaus ldsst sich die gemittelte Radialgeschwindigkeit von M82 aus der Verschiebung der Emissionsli-
nien im Differenzspektrum zu 206 £ 31 kTm bestimmen. Zwei der drei Literaturwerte liegen innerhalb
des Fehlerintervalls, also innerhalb einer Standardabweichung. Die Berechnung der gemittelten Radi-
algeschwindigkeiten der drei Galaxien M31, M32 und M8&1 mithilfe der Spektrallinienverschiebung in
deren Differenzspektren erweist sich als fehleranfillig. Fiir die einzelnen Spektrallinien variieren die
berechneten Radialgeschwindigkeiten sehr stark. Mogliche Griinde fiir M31 und MS81 sind die vorhan-
dene Rotationsgeschwindigkeit im Kernbereich um das Galaxiezentrum sowie fiir alle drei Galaxien die
Geschwindigkeitsdispersion der an der Erstehung des Spektrums beteiligten Sterne. Eine fehlerhafte
Charakterisierung der Spektrallinien kénnte ebenfalls fiir die Abweichungen verantwortlich sein. Damit
lésst sich feststellen, dass die Apparatur mit der in der Arbeit beschriebenen Vorgehensweise in Bezug

auf die Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten begrenzt ist.

Sowohl wahrend der Beobachtung als auch wihrend und nach der Datenverarbeitung ist folgende Limi-
tierung der Spektroskopie an der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg mit der verwendeten Apparatur
aufgefallen: Die Spiralarme von M51 sind auf der Sekundirkamera auch nach Erhchung der Belich-
tungszeit auf 30 Sekunden sehr schwach bis nicht erkennbar, wodurch eine Positionierung des Spalts
erschwert wird. Kann dennoch der Spalt auf einem Teil des Spiralarms platziert und eine Aufnahme
gemacht werden, sind die Intensitdtswerte des Differenzspektrums fiir eine Analyse und Interpretation
des Spektrums in Bezug auf die Zusammensetzung der Spiralarme zu gering. Bei M31 konnten die
Spiralarme auf der Sekundirkamera nicht gesehen werden. Folglich kénnen Spiralarme mit der ver-
wendeten Apparatur vermutlich nicht spektroskopiert werden. Moglicherweise kénnten eine Erhohung
des Gains sowie der Belichtungszeit zu einem besseren Ergebnis fithren, was bei einer Weiterfithrung
dieser Arbeit festgestellt werden konnte.

Die Entfernungen der Spiralgalaxien M31, M51 und M81 betragen 0,784 Mpc, 7,225 Mpc bzw. 3,675 Mpc.
M31 und MS81 erscheinen von der Erde aus gesehen mit einer kleineren scheinbaren Helligkeit von

mms1 = 4,36 mag bzw. mygr = 7,89mag heller als M51. Die scheinbare Helligkeit von M51 wird
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mit mys1 = 8,96 mag angegeben (vgl. NASA/IPAC FEztragalactic Database (NED) o.D.). Damit
kann mithilfe der Gleichung g—; = 1004 (m1=m2) dag Verhiltnis der Strahlungsfliisse g—; der Galaxi-
en untereinander bestimmt werden (vgl. Unsold und Baschek 2015, S. 178). Der Strahlungsfluss ist
proportional zur Leuchtkraft L geteilt durch die Entfernung d im Quadrat und wird mit S = ﬁ be-
rechnet (vgl. Hanslmeier 2020, S. 402). Fiir M31 und M51 ergibt sich bspw. ein Verhiiltnis von ungeféhr
% = 10704 (4,36 mag—8,96 mag) — 69 was bedeutet, dass der gemessene Fluss auf der Erde von M31 69
mal so grof} ist wie der von M51. Die Flidchenhelligkeit, die aus dem Quotienten der scheinbaren Hellig-
keit sowie der Ausdehnung des Objekts am Nachthimmel, auch Winkelausdehnung genannt, bestimmt
werden kann, ist entfernungsunabhiingig. Da der Strahlungsfluss ,,mit d~2 abnimmt, aber ebenso der
eingenommene Raumwinkel, bleibt der Quotient konstant* (Weigert, Wendker und Wisotzki 2005, S.
282). Die drei Spiralgalaxien M31, M51 und M81 unterscheiden sich bzgl. ihrer Gesamtflichenhelligkeit

mit Werten von ungefihr 14,2 —228 13 4 —228 hzw. 13,8 —28 kaum, weshalb prinzipiell kein Un-

arcmin arcmin arcmin

terschied in Bezug auf die Spektroskopie dieser Galaxien festgestellt werden sollte. Allerdings ist die
Winkelausdehnung von M51 deutlich geringer als die von M31 sowie M81 (siehe Kapitel 8.3). Auf-
grund der festgelegten Linge und Breite des Spalts und der Tatsache, dass die Flichenhelligkeit bei
spiralformigen Galaxien von innen nach aufien abnimmt, ist die Flichenhelligkeit an der Position des
Spalts vermutlich hoher, je grofler die Winkelausdehnung der Spiralgalaxie ist. Das bedeutet, dass
fiir die Spektroskopie trotz dhnlicher Gesamtflichenhelligkeit M31 besser geeignet sein sollte als Mb1.
Folglich sind auch die Spiralarme von M51 in Bezug auf ihre Ausdehnung auf dem Sensor kleiner, was
dazu fithren koénnte, dass der Spalt vom Spiralarm von M51 im Gegensatz zu M31 nicht vollstéindig
ausgefiillt wird. Das wiirde fiir die Spektroskopie von M31 bedeuten, dass mehr elektromagnetische
Strahlung fiir die Spektroskopie des Spiralarms vorhanden wére, wodurch die Intensitit des resultie-
renden Spektrums grofler wire. Dies konnte bei einer Spektroskopie der Spiralarme von M31 tiberpriift

werden.

Der Standort der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg ist fiir eine Durchfithrung der Spektrosko-
pie nicht optimal geeignet. Die Spektroskopie von Galaxien ist nur bei einem vollstindig wolkenlo-
sen Himmel moglich, da beim Vorhandensein von Wolken die Galaxien mithilfe der Sekundirkamera
nicht gesehen werden kénnen. Die Sichtbarkeit der Galaxien wird vermutlich auch durch die Lichtver-
schmutzung beeintrichtigt. Wie beim Vergleich der Objektspektren mit den Hintergrundspektren zu
erkennen ist, tragt das Airglow sowie weitere Storeffekte zum Aussehen der Objektspektren mafigeblich
bei. Daher muss fiir jede Aufnahme zusétzlich ein Hintergrundspektrum aufgenommen werden, das die
Storeffekte beinhaltet und vom Objektspektrum subtrahiert wird. Bei der Spektroskopie mit Appara-
turen im Weltraum wiirden diese Aspekte nicht zum Tragen kommen. An entlegenen und trockenen
Orten auf der Erde konnen der Einfluss der Wolken und der Lichtverschmutzung verringert werden.
Eine Installation einer Apparatur auf der Erde hat den Vorteil, dass groiere und schwerere Teleskope
als im Weltraum verwendet werden kénnen.

Eine Fehlerquelle in Bezug auf die Datenverarbeitung mit MIDAS stellt die manuelle Charakterisie-
rung der Spektrallinien im Spektrum der Kalibrationslampe bei jeder einzelnen Aufnahme dar. Die
dadurch verursachten Fehler variieren fiir jede Kalibrierung und erreichen Werte von bis zu +1,5 A.
Zusammen mit der mechanischen Verbiegung im Spektrographen fithrt das dazu, dass die Positionen
der Spektrallinien in den Objekt- und Hintergrundspektren leicht verschieden sind. Bei einer erneuten
Durchfithrung oder Weiterfithrung der Spektroskopie von Galaxien wéren diesbeziiglich Verbesserungen
beispielsweise in Form von neuen Programmen sinnvoll, die eine Automatisierung des Kalibrierungs-

vorgangs ermoglichen.
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Zudem konnten mogliche andere Verdnderungen, wie beispielsweise die Verwendung des 900 Linien/mm
Reflexionsgitters oder eines anderen Teleskops, Verbesserungen in den Ergebnissen hervorrufen. Im
Rahmen des Seminars , Interpreting Astronomical Spectra“ fiir Studierende im Sommersemester 2024
wird die Spektroskopie mit dem ebenfalls an der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg vorhandenen
Schmidt-Cassegrain-Spiegelteleskop durchgefiihrt werden. Dieses besitzt das Offnungsverhéltnis f/10
(vgl. The Cuno Hoffmeister Telescope (CHT) 0.D.), wofiir der DADOS Spalt-Spektrograph optimiert
ist (vgl. DADOS Spektrograph Gebrauchsanleitung 2021, S. 8). Aufgrund von fehlenden, technisch not-
wendigen Voraussetzungen in Bezug auf die Beobachtung mit dem vorhandenen Schmidt-Cassegrain-
Spiegelteleskop konnte dieses fiir die Aufnahme der Spektren fiir diese Zulassungsarbeit noch nicht
verwendet werden.

Die Spektroskopie, so wie in dieser Arbeit beschrieben, eignet sich demnach vorwiegend fiir eine qua-

litative Analyse der Spektren.

Ein eindeutiger Vorteil der Spektroskopie von Galaxien vom Erdboden aus ist die Moglichkeit, die
Spektroskopie selbststdndig durchfiihren, die Apparatur aufbauen sowie die Einstellung und Bewe-
gung der Apparatur steuern und direkt sehen zu kénnen. Diese Aspekte sind im Kontext Schule vor
allem fiir Lehrkréfte sowie SuS fiir Lehr- und Lernzwecke hilfreich und sinnvoll. Dabei kann diese Ar-
beit als Inspiration und Vorlage in Bezug auf die Spektroskopie von Galaxien fiir Lehrkrifte und SuS
dienen. Exemplarisch werden sich die folgenden Ausfithrungen auf den LehrplanPLUS an bayerischen
Gymnasien fiir das G9 (vgl. LehrplanPLUS Gymnasium 2024) beziehen. Damit SuS die in dieser Arbeit
beschriebene Spektroskopie von Galaxien nachvollziehen und ggf. selbst durchfiithren kénnen, benétigen
sie grundlegende physikalische sowie die in Kapitel 2 aufgefiihrten astrophysikalischen Vorkenntnisse.
Beim Vergleich mit dem LehrplanPLUS fillt auf, dass sich die SuS erstmals in der Jahrgangsstufe
9 mit den Themen zu diskreten und kontinuierlichen optischen Spektren und diskreten Energienive-
aus beschéftigen. In Jahrgangsstufe 11 sind sechs Unterrichtsstunden iiber astronomische Weltbilder
vermerkt, die sich inhaltlich hauptséchlich auf die Keplerschen Gesetze sowie Strukturen und Objek-
te im Universium beschrinken. Das Unterrichtsfach ,, Astrophysik“ als Alternative zum Fach Physik
kann erst in der 13. Jahrgangsstufe belegt werden. Die Lernbereiche ,,Sterne“ und ,,Groflstrukturen
im Weltall“ sind die letzten beiden Lernbereiche der 13. Jahrgangsstufe, die das astrophysikalische
Vorwissen wie Spektralklassen, HRD, Dopplereffekt, Radialbewegung sowie Rotationskurven von Ga-
laxien beinhalten (vgl. LehrplanPLUS Gymnasium 2024).

Das bedeutet, dass die grundlegenden Aspekte des astrophysikalischen Vorwissens fiir die Spektrosko-
pie von Galaxien erst am Ende der 13. Jahrgangsstufe gegeben sind. Demnach eignet sich die in dieser
Arbeit beschriebene Spektroskopie von Galaxien vor allem fiir SuS am Ende der 13. Jahrgangsstufe,
die das Wahlfach ,, Astrophysik“ gewahlt haben.

Dennoch sind Moglichkeiten vorhanden, sich bereits vor der 13. Jahrgangsstufe mit der Spektrosko-
pie von Galaxien zu befassen. Im Rahmen der Wissenschaftswoche in der 11. Jahrgangsstufe ,setzen
sich [die SuS in Vorbereitung auf das Wissenschaftspropéadeutische Seminar (W-Seminar)| innerhalb
des gewahlten Leitfachs mit einer selbst entwickelten oder von der Lehrkraft vorgeschlagenen, fachge-
bundenen Frage- und Problemstellung zu einem ficheriibergreifenden Rahmenthema, ausgehend von
ihren Interessen und Féhigkeiten, kritisch auseinander” (Grundlegende Kompetenzen zum Ende der
Jahrgangsstufe 11 2024).

Auflerdem konnte ein W-Seminar in der 12. und 13. Jahrgangsstufe zu dem Thema angeboten werden,

wofiir sich die SuS in der Wissenschaftswoche bereits vorbereitet haben. Ziel des W-Seminars ist u.a.
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das Erlernen wissenschaftlichen Arbeitens sowie das abschlieflende eigenstdndige Verfassen einer Se-
minararbeit mit zugrundeliegender Fragestellung (vgl. LehrplanPLUS Gymnasium 2024). Zu Beginn
des Seminars werden die relevanten astrophysikalischen Inhalte erarbeitet, die anschlieBend genutzt
werden, um die praktische Arbeit durchfiithren und eine Seminararbeit verfassen zu kénnen.

Eine weitere Moglichkeit ist das Angebot einer Arbeitsgemeinschaft (AG) zu dem Thema, das aufgrund
des benoétigten physikalischen Wissens vermutlich erst fiir SuS ab der 9. Jahrgangsstufe sinnvoll ist.
Die Voraussetzung fiir die beschriebenen Uberlegungen ist der Zugang zu einer Apparatur, mit der
Spektroskopie in dem bendtigten Mafle betrieben werden kann. Da zudem nicht gewihrleistet werden
kann, dass die SuS Programmiererfahrung besitzen oder benétigte Kenntnisse wéhrend ihrer Schulzeit
erworben haben, sollten die notwendigen Programme fiir die Datenverarbeitung durch die Lehrkraft
zur Verfiigung gestellt werden.

Auflerdem bietet es sich fiir sehr interessierte SuS an, mit einem Projekt, ankniipfend an diese Arbeit,

am Wettbewerb , Jugend forscht“ teilzunehmen (vgl. jugend forscht Wir fordern Talente. 0.D.).
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A Verwendete Python-Programme

Im Folgenden sind einige der fiir die Analyse und Interpretation der Spektren in Kapitel 8 verwendeten,
selbst erstellten Python-Programme aufgefiihrt:

Plancksche Strahlungsspektren-Skript:

from ast import For

from cProfile import label

from pydoc import Doc

import numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt
import scipy as sp

import scipy.optimize as opt
import math

from scipy.stats import linregress

from scipy.optimize import curve_fit

x_datei,y_datei = np.loadtxt("out_Rigel_Aldebaran_quotient.dat", skiprows=3).T
spectrum_range = (x_datei>4150) & (x_datei<7000)
x_spektrum = x_datei[spectrum_range]

y_spektrum = y_datei[spectrum_range]

X = X_spektrum

HARBHARBHRAHARRRARRHAHRBRRARRRHHARH

# Definitionen

def planck(x, T):
h = 6.626e-34

3.0e8

1.38e-23

[

return (2xh*xc*x2) / ((x*1e-10)**5 * (np.exp((h*xc) / ((x*1e-10)*kx*T)) - 1))

result_division = planck(x, 11500) / planck(x, 4010)

def planck_fit(x, a):

return a * result_division

HARBHARBHARRBRARRHRRRBHARBRHHRRY

# Fit des Planckschen Strahlungsspektrums an das Verhaeltnis der Sternspektren

popt, pcov = curve_fit(planck_fit, x_spektrum, y_spektrum, p0=[0.001], bounds=([0], [
np.inf]))

a_fit = popt[0]

HARRAABRRRARBRBHRRHRRRRRHRBHRAHBH
# Plot
fig, ax = plt.subplots()

# Beschriftung
plt.rc(’font’, size=15)
ax.tick_params (axis=’x’, labelsize=15)

ax.tick_params (axis=’y’, labelsize=15)
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plt.xlabel(’Wellenlaenge [$\AA$]’, fontsize=15)
plt.ylabel(’Intensitaetsverhaeltnis’, fontsize=15)

plt.title(’Fit vom Verhaeltnis der Planckschen Strahlungsspektren an das Verhaeltnis
der beiden Spektren von Rigel und Aldebaran

?)

# Fuege eine horizontale Linie hinzu

ax.axhline(y=0, color="black", linestyle="--")

# Plot 1: Verhaeltnis der Sternspektren
ax.plot (x_spektrum, y_spektrum, label="Verhaeltnis der Spektren von Rigel und

Aldebaran", color="mediumorchid")

# Plot 2: Gefittetes Verhaeltnis des Planckschen Strahlungsspektrums
ax.plot (x_spektrum, planck_fit(x_spektrum, a_fit), label=’Fit vom Verhaeltnis der
Planckschen Strahlungsspektren, a={:.2e})’.

format (a_fit), color="indigo")

# Hinzufuegen einer Legende

ax.legend(loc="best")

plt.tight_layout ()
plt.show ()
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Interpolations-Skript:

import pandas as pd

import matplotlib.pyplot as plt
import numpy as np

import scipy.interpolate

from tqdm import tqdm

from operator import itemgetter

from scipy.interpolate import interpld

PATH_BACKGROUND = "./pp_Background_M81_Light_0ff_001_f_1d.dat"
PATH_OBJECT = "./pp_M_81_Light_0ff_001_f_1d.dat"
OUTPUT_FILENAME = "./out_M81_interpolate.dat"

DESCRIBE_DATA = True
UPPER_LIMIT = 7000
LOWER_LIMIT = 4000

def parseFile(file, seperator):
#
data = []

# Fuer jede Zeile

for line in file:
line = line.replace(" ", " ")
# Ueberspringe die Zeilen, die mit # beginnen
if line[0] == "#":

pass # mache nichts

else:
values = line.strip().split(seperator)
obj = {
"x": float(values[0]),
"y": float(values[1])
}

data.append (obj)

return data

def load_file(filepath):

with open(filepath) as file:

return parseFile(file, " ")

background = load_file (PATH_BACKGROUND)

object = load_file (PATH_OBJECT)

HARBHARBHRAHARBRARRHBBHRBRHARRRHHARH

# Spalten zu Listen machen

xs_obj = [ele["x"] for ele in object]

ys_obj = [ele["y"] for ele in object]

print (len(object) , " + " , len(background))
max_x = max(xs_obj)

min_x = min(xs_obj)

xs_background = [ele["x"] for ele in background]
print (len(object) , " + " , len(xs_background))
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xs_background = [wert for wert in xs_background if wert < max_x]
xs_background = [wert for wert in xs_background if wert > min_x]

outlier = [wert["x"] for wert in background if wert["x"] > max_x or wert["x"] < min_x]

print ("x bereich: [{}, {}]".format(min_x, max_x))

print ("geloeschte werte", outlier)

HARBHARBHRAHRRBRAHRRRRHARRBRHARBHAH

# Interpolationsfunktion

f = interpld(xs_obj, ys_obj)

ynew = f(xs_background) # use interpolation function returned by ‘interpld ¢

i 33T I TTIEFIETTIETIETTIET T LTSS
# Alle Elemente in die Objekt-Liste einfuegen und Objekt-Liste sortieren

n

print (len(object) , " + , len(xs_background))

for i in range(len(xs_background)):

object.append({"x": xs_background[i], "y": ynew[il})

sorted_list = sorted(object, key=itemgetter(’x’))

sorted_list = [ele for ele in sorted_list if ele["x"] > 3500 and ele["x"] < 7500]

print (sorted_list)

HARBHARBHRAHARBRARRRRARBRBHRRBHA

# Neue Objekt-Liste ausschreiben und als neue Datei speichern
with open(OUTPUT_FILENAME, mode="w") as file:
for i in range(len(sorted_list)):

ele = sorted_list[il]

file.write(str(ele["x"]) + " " + str(elel["y"]) + "\n")
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Differenzspektrum-Skript:

import pandas as pd
import matplotlib.pyplot as plt
from tqdm import tqdm

import numpy as np

PATH_BACKGROUND = "./out_Background_M81_interpolate.dat"
PATH_OBJECT = "./out_M81_interpolate.dat"
OUTPUT_FILENAME = "./out_M81_diff.dat"

DESCRIBE_DATA = True
UPPER_LIMIT = 7000
LOWER_LIMIT = 4150

RARBHARBHARRBHRARRHAHRBHARRRHARY

# Definitionen

def parseFile(file, seperator):
#
data = []

# fuer jede Zeile

for line in file:
line = line.replace(" ", " ")
# Ueberspringe die Zeilen, die mit # beginnen
if line[0] == "#":

pass # mache nichts

else:
values = line.strip().split(seperator)
obj = {
"x": float(values[0]),
"y": float(values[1])
}

data.append (obj)

return data

def load_file(filepath):
with open(filepath) as file:

return parseFile(file, " ")

def subtract_match_by_line(backgrounds, objects):
result = pd.DataFrame(columns=[’x’, ’y’, ’bg_x’,’bg_y’,’obj_x’,’0bj_y’1)

for i in tqdm(range (len(background))):
bg = background[i]
obj = object[i]

result = result._append ({
"x": objl["x"],
"y": objl"y"l - bgl"y"]l,
"bg_x": bgl"x"
"bg_y": bgl"y"],
"obj_x": objl["x"],
"obj_y": objl"y"l,

}, ignore_index=True)
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return result

def plot_stacked_diff (result):
fig, ax = plt.subplots(figsize=(8, 6))

# Beschriftung
plt.rc(’font’, size=15)
ax.tick_params (axis=’x’, labelsize=15)

ax.tick_params (axis=’y’, labelsize=15)

plt.xlabel(’Wellenlaenge [$\AA$]’, fontsize=15)
plt.ylabel(’Intensitaet [a.u.]’, fontsize=15)

plt.title(’0Objekt-, Hintergrund- und Differenzspektrum von M81’)

# Fuege eine horizontale Linie hinzu

ax.axhline(y=0, color="black", linestyle="--")

# Plot 1: Objekt
ax.plot(result["obj_x"], result["obj_y"]l, color="green", label="0bjekt")

# Plot 2: Hintergrund
ax.plot(result["bg_x"], result["bg_y"], color="red", label="Hintergrund")

# Plot 3: Differenz
ax.plot(result["x"], result["y"], label="Differenz")

# Hinzufuegen einer Legende

ax.legend(loc="best")

plt.tight_layout ()
plt.show ()

background = load_file (PATH_BACKGROUND)
object = load_file(PATH_OBJECT)

HUABBRHBBBHBARRBER BB BB BB B RR BB S
# Ergebnis

result = subtract_match_by_line(background, object)

# Schliesse x-Werte kleiner als LOWER_LIMIT and groesser als UPPER_LIMIT aus
result = result[(result["x"] < UPPER_LIMIT) & (result["x"] > LOWER_LIMIT)]

# Erstellung des Plots
plot_stacked_diff (result)

# Speichern des Differenzspektrums als neue Dateil
Spektrum_diff = np.column_stack((result["x"], result["y"]))
np.savetxt (OUTPUT_FILENAME, Spektrum_diff, delimiter=" ")
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B Abbildungen zu den Verhéltnissen der Planckschen Strah-

lungsspektren

Nachfolgend sind die weiteren fiinf Verhéltnisse zum Stern Aldebaran mit dem jeweiligen gefitteten
Verhiiltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen der jeweiligen beiden

Sterne aufgefiihrt:

Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren
an das Verhaltnis der beiden Spektren von Alnitak und Aldebaran
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Abbildung 59: Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen Taiitax =
25000K und Taidebaran = 4010 K an das Verhéltnis der beiden Spektren von Alnitak und Aldebaran (eigene
Darstellung)

Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren
an das Verhaltnis der beiden Spektren von Sirius und Aldebaran
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Abbildung 60: Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen Tsirius =
9880 K und Taidebaran = 4010K an das Verhéltnis der beiden Spektren von Sirius und Aldebaran (eigene
Darstellung)
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Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren
an das Verhaltnis der beiden Spektren vom Polarstern und Aldebaran

1.2 Verhaltnis der Spektren vom
Polarstern und Aldebaran
1.0 Fit vom Verhaltnis der Planckschen

Strahlungsspektren, a=2.19e-02

o
©

I
>

Intensitatsverhaltnis
o
o

o
[N)

o
=)

4500 5000 5500 6000 6500 7000
Wellenlange [A]

Abbildung 61: Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen
Trolarstern = 6017 K und Taigebaran = 4010K an das Verhéltnis der beiden Spektren vom Polarstern und
Aldebaran (eigene Darstellung)

Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren

12 an das Verhaltnis der beiden Spektren von Capella und Aldebaran
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Abbildung 62: Fit vom Verhéltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen Tcapeiia =
5694 K und Taldebaran = 4010K an das Verhéltnis der beiden Spektren von Capella und Aldebaran (eigene
Darstellung)
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Fit vom Verhaltnis der Planckschen Strahlungsspektren
an das Verhaltnis der beiden Spektren von Beteigeuze und Aldebaran
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Abbildung 63: Fit vom Verhiltnis der Planckschen Strahlungsspektren bei den Effektivtemperaturen
TBeteigeuze = 3600K und Taldebaran = 4010K an das Verhéltnis der beiden Spektren von Beteigeuze und
Aldebaran (eigene Darstellung)
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