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Zusammenfassung

Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit detailliert die Neukonzeption der Führungen der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte Bamberg mit speziellem Fokus auf der Beobachtung des Him-
mels. Sie stellt dabei das Zentrum für die Überlegungen aus fachwissenschaftlicher
sowie didaktischer Perspektive dar. Daher werden die Geschichte und Theorie der
Beobachtung des Himmels sowohl mit bloßem Auge als auch mit Messinstrumen-
ten dargelegt, um eine Grundlage für die Inhalte und Experimente der Führung
zu bilden. Darauf aufbauend werden Schülervorstellungen und didaktische Konzep-
te erkundet, die bei der Konzeption der Führung in die Gestaltung eingebunden
wurden. Dadurch können die einzelnen Stationen, die auch unter Berücksichtigung
der unvorhersehbaren pädagogischen Ausbildung und Fertigkeiten des Sternwarten-
personals entworfen wurden, sowohl fachphysikalisch als auch didaktisch begründet
vorgestellt werden. Diese sind speziell darauf ausgelegt, durch geeignete Modelle,
Veranschaulichungen und Analogien sowie interaktive Experimente Lernmotivation
und -Effekt zu verbessern, während die historische Bedeutung der Sternwarte and in
den passenden Situationen hervorgehoben wird. Durch den gleichwertigen Fokus auf
Fachwissenschaft und Didaktik mit einer Einbettung in den historischen Kontext
kann die Sternwarte bei einer Führung optimal als außerschulischer Lernort genutzt
werden.
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Einleitung

Stellenwert der Astronomie im Auge der

Ö�entlichkeit

Die Astronomie ist eine Wissenschaft die durch ihre Präsenz in der Ö�entlichkeit

enorm pro�tiert. Beispielsweise konnte das vielgerühmte James Webb Space Teles-

cope nach Komplikationen bei der Konstruktion nur durch den Einsatz der Ö�ent-

lichkeit fertiggestellt und in Betrieb genommen werden und hat viele Fortschritte,

z.B. im Bereich der Exoplanetenforschung, mit sich gebracht (vgl. Harris und Russo,

2015; Witze, 2022). Sogenannte �citizen science� Projekte nehmen in ihrer Anzahl

stetig zu und sind auch in der Astronomie nicht mehr wegzudenken. Sowohl die

Zahl der Projekte als auch die der verö�entlichten Ergebnisse ist in diesem Zweig

der Wissenschaft signi�kant (vgl. Davis u. a., 2023). Diese Projekte beziehen sich auf

verschiedenste Schwerpunkte, beispielsweise die Klassi�zierung von variablen Ster-

nen oder die Entdeckung von Exoplaneten, aber insbesondere auch die Untersuchung

von Objekten innerhalb des Sonnensystems (vgl. Chandler u. a., 2024; Christy u. a.,

2022; O'Conner Peluso u. a., 2023; Slipski u. a., 2024)

Während solche Projekte für Amateure sehr interessant sein können, formt die ak-

tuelle Forschung in Physik und Astronomie auch die Lehrpläne an Schulen. Immer

neuere und komplexere Themen, wie Quantentechnologie oder Dunkle Materie wer-

den in den Unterricht integriert (vgl. Brang u. a., 2024; ISB, 2025a). Gleichzeitig

gibt es groÿe Unteschiede in den Vorstellungen, die Schülerinnen und Schüler von

den Grundlagen der Physik und Astronomie haben, insbesondere im Vergleich zu

gängigen Theorien der Fachwissenschaft (vgl. Loch und Ubben, 2023).

Die Astronomie als Teildisziplin verbindet dabei viele Aspekte weiterer Wissenschaf-

ten, wie Mathematik und Chemie aber auch praktischer technischer Anwendung in
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Einleitung

der Entwicklung von Raketen und Teleskopen (vgl. Clausnitzer, 2021). Obwohl ge-

rade dieser fächerübergreifende Aspekt zentrales Element von Lehrplänen ist, ist die

Astronomie dort stark unterrepräsentiert. Beispielsweise sieht der Lehrplan am baye-

rischen Gymnasium, abgesehen von sechs Unterrichtsstunden in der elften Klasse,

die Astronomie nur als Wahlfach während eines einzigen Schuljahres vor (vgl. ISB,

2025b).

Zielsetzung und Relevanz der Arbeit

In diesem Zusammenhang werden auÿerschulische Lernorte immer wieder disku-

tiert und erfreuen sich immer gröÿerer Beliebtheit, nicht nur um mangelnde Unter-

richtszeit zu kompensieren, sondern auch um a�ektiv-motivationale Konstrukte bei

Schülerinnen und Schülern zu verbessern (vgl. Romanik und Wegner, 2025). Für

die Astronomie ist eine Sternwarte mit aktiven Forschungsgruppen und historischer

Bedeutsamkeit als solcher auÿerschulischer Lernort ideal. Auch die Dr.-Karl-Remeis

Sternwarte zu Bamberg wird regelmäÿig von Schulen kontaktiert um Wander- und

Projekttage zu bereichern. Die Sternwarte bietet daher Führungen für alle Alter-

sklassen an, welche nicht nur die Einrichtung und ihre Geschichte vorstellen, sondern

auch Kernaspekte wissenschaftlicher, insbesondere astronomischer, Forschung ver-

mitteln und die Besucher mit einem Blick durch das Teleskop daran teilhaben lassen.

Die Neukonzeption dieser Führungen wurde mit zwei Schwerpunkten durchgeführt.

Einer dieser Schwerpunkte ist der Prozess der astronomischen Forschung durch die

Beobachtung des Himmels, welcher in der vorliegenden Arbeit betrachtet wird. Der

zweite Schwerpunkt ist das Thema Gravitation, welches in der kollaborativen Arbeit

�Die Physik des Himmels begreifen: Konzeption einer astronomischen Führung zur

Transformation von Präkonzepten des Themenbereichs 
Gravitation` an der Dr. Karl

Remeis-Sternwarte Bamberg� von Leonard Billing (Billing, 2025) detailliert wird.

Für die Konzeption wird besonders auf die didaktischen Überlegungen eingegangen,

um die Führung für Besucher aller Vorwissensniveaus, insbesondere Schülerinnen

und Schüler zwischen zehn und 19 Jahren, zugänglich zu gestalten.
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Astrophysikalischer Hintergrund

1 Astrophysikalischer Hintergrund

Bereits in der Antike besaÿen Himmelskörper, insbesondere Sterne, eine zentrale Be-

deutung, sei es zur Navigation oder zur Bestimmung von Jahreszeiten und Daten.

Die Astronomie ist damit eine der ältesten Wissenschaften der Menschheit (vgl. Aa-

boe, 1974). Zentrale Methodik in dieser Wissenschaft ist seit jeher die Beobachtung

des Nachthimmels. Begonnen mit der Beobachtung mit bloÿem Auge als einziger

Möglichkeit �ndet sie auch heute noch, aber mit ganz anderen Mitteln statt. Die-

se Entwicklung soll an dieser Stelle, besonders unter Verwendung des Werks von

King, 1956 ergründet werden. Dabei wird insbesondere auch die Bedeutung für die

moderne Astronomie, gestützt auf Literatur von Kitchin, 2013 erörtert.

1.1 Beobachtung mit bloÿem Auge

Bereits die Babylonier und Ägypter gründeten vor mehr als 4000 Jahren ihre Ka-

lender und Daten auf der Bewegung von Sternen und Planeten am Himmel. Selbst

das Prinzip des Schaltjahres wurde bereits in der Antike angewandt, um Unstim-

migkeiten zwischen eines einfach zu verwendenden Kalenders und der tatsächlich

Beobachtung zu vereinbaren. Im antiken Griechenland wurden mathematische Er-

kenntnisse von Philosophen wie Pythagoras oder Platon verwendet, um genauere

Vorhersagen über den Sternenhimmel zu machen. Aus dieser Zeit stammen auch

erste kosmologische Überlegungen, die zumeist geozentrischer Natur waren. Den-

noch war beispielsweise Platon bewusst, dass ein solches Modell die Bewegungen

von Planeten, wie sie von der Erde aus beobachtet und schon von den Babyloniern

aufgezeichnet worden waren, nicht erklären kann.

Einer der wohl ein�ussreichsten Astronomen in vorchristlicher Zeit war Hipparcus
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(ca. 190 v.Chr-120 v.Chr.), welchem viele Erkenntnisse und Er�ndungen zugeschrie-

ben werden, wie etwa der erste Sternkatalog oder die ersten Ideen zur Magnitudens-

kala (vgl. King, 1956).

1.1.1 Sichtbarkeit von Himmelskörpern

Ob ein gegebenes Objekt sichtbar ist, hängt von mehreren Faktoren, z.B. ihrer He-

liigkeit oder der Position des Beobachters, ab. Unter Amateur-Astronomen unter-

scheidet man zwischen Sternen und sogenannten Deep-Sky-Objekten (vgl. Schaaf,

1998). Deep-Sky-Objekte sind dabei all jene, die keine einzelnen Sterne bzw. Stern-

systeme sind, aber sich auÿerhalb des Sonnensystems be�nden, womit die Planeten,

Monde, Asteroiden und Konmeten des Sonnensystems eine dritte Kategorie bilden.

Bis auf Mond und Sonne sind alle Objekte am Himmel für das bloÿe Auge Punkt-

quellen. Über Hipparcus wird berichtet, dass er einen Sternkatalog mit mehr als

800 Sternen erstellte, welche er nach ihrer Helligkeit beurteilte und mit Werten von

eins bis sechs einteilte. Dieser Katalog hat auch auf das moderne Verständnis der

sogenanten scheinbaren Helligkeitm Ein�uss (vgl. Johnson und Morgan, 1953). Da-

bei handelt es sich um eine logarithmische Skala, die misst, wie hell ein jeweiliger

Himmelskörper im Vergleich zu anderen Himmelskörpern ist. Sie wird in der Ein-

heit Magnitude [mag] angegeben. Da sie eine Vergleichsgröÿe ist, wird die scheinbare

Helligkeit als Di�erenz zwischen der Energie des einfallenden Lichtes zweier Him-

melskörper verwendet und berechnet sich wie folgt:

� m = � 2:5 log10(
� 1

� 0
) mag= m1 � m0 (1.1)

� 1; � 0 bezeichnet hierbei den Fluss des Lichtes der jeweiligen verglichenen Him-

melskörper. Zwei Objekte, von denen eines 100 mal heller erscheint als das andere

haben einen Magnitudenunterschied von 5 mag. Um diese Skala allgemeingültig ver-

wendbar zu machen wurde eine Anzahl an Sternen festgelegt, um einen Nullpunkt

im Fachbereich der Fotometrie zu erhalten. Das Ergebnis lässt sich sehr gut auf den

Stern Vega (� Lyrae) verallgemeinern, sodass dieser unter jedem Filtertypen (Ultra-

violett, Blau und Gelb) einen den Magnitudenwert von 0 annimmt. Dabei erscheint

er zwar nicht unter jedem Filter als gleich hell, jedoch ist die so kalibrierte Magni-

tudenskala sehr nah am antiken Helligkeitskatalog des Hipparcus (vgl. Carroll und

Ostlie, 2017; Johnson und Morgan, 1953).
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Je höher der Magnitudenwert, desto dunkler ist ein Himmelskörper. Mit bloÿem Au-

ge können Sterne mit weniger als 5.0 mag beobachtet werden. Unter besonders guten

Umständen, also besonders wenig Atmosphärenbewegung und Lichtverschmutzung,

sowie normalsichtigen Augen können auch Sterne bis 6.0 mag gesehen werden. Das

Limit der dunkelsten sichtbaren scheinbaren Helligkeit für Teleskope, auch Grenz-

helligkeit genannt, lässt sich mit folgender Formel berechnen:

mlim = 16 + 5 log10 D (1.2)

Dabei ist D der Durchmesser des Teleskopobjektivs. Anzumerken ist, dass diese For-

mel als Magnitudenlimit für das menschliche Auge mit einem Pupillendurchmesser

von ca. 7mm ein Limit von ca. 5.2 mag ergibt.

Während für Sterne die Betrachtung der scheinbaren Helligkeit ausreicht, um die Be-

obachtbarkeit zu überprüfen, ist für ausgedehnte Quellen, insbesondere aber Deep-

Sky-Objekte die sogenannte FlächenhelligkeitD wichtiger als die scheinbare Hel-

ligkeit. Diese ist durch das Verhältnis der scheinbaren Helligkeitm des Objektes

und dessen WinkelausdehnungF am Nachthimmel gegeben, die Einheit hierfür ist

üblicherweise mag/arcsec2 oder mag/arcmin2:

D = m + 2:5 log10 F (1.3)

Der Grund hierfür ist, dass das im Teleskop gesammelte Licht über die Fläche des

Objekts verteilt wird. Diese Flächenhelligkeit entspricht dabei der Austrittspupille,

also der Fläche des sichtbaren Bildes im Teleskop. Ist nun die Autrittspupille kleiner

als die Pupille des Auges, was bei hohen Vergröÿerungen der Fall ist, so ist das

gesamte Bild dunkler als mit dem bloÿen Auge.

1.2 Instrumente der Antike und vor-Teleskop-Ära

Bereits im antiken Griechenland wurden Instrumente wie das Gnomon, ein Verti-

kal befestigter Stab mit bekannter Höhe, mit der der höchste Sonnenstand anhand

des Verhältnisses zum Schatten bestimmt werden konnte, oder das Astrolabium, mit

dessen Hilfe recht genaue Vorhersagen zur Bewegung von Planeten, des Mondes oder

der Sonne gemacht werden konnten, verwendet.

Um die Genauigkeit von Vorhersagen und Messungen zu erhöhen führte der Astro-
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nom Claudius Ptolemaeus um ca. 150 n.Chr. genauere Messinstrumente mit exak-

teren Skalen ein. Er wird als Begründer von Messinstrumenten wie dem Quadranten,

aus dem sich in den folgenden Jahrhunderten auch der Oktant und Sextant entwi-

ckelten, aber auch dem sogenannten Triquetrum, mit welchem auch Kopernikus im

15. Jhd. arbeitete, genannt. Prolemaeus soll mit seinen Instrumenten auch eine frühe

Version des Gradnetzes der Erde mit Längen- und Breitengraden erfunden haben

(vgl King, 1956).

1.2.1 Koordinatensysteme

Schon seit der Antike war bekannt, dass sich der sichtbare Himmel mit der Position

auf der Erde ändert. Hipparcos ist unter anderem dafür bekannt, die Tag-Nacht-

Gleiche, auch Äquinoktium, mithilfe eines äquatorialen Ringes bestimmt zu haben.

Abbildung 1: Kunstwerk �Timepiece� von Wendy Taylor, eine funktionierende
Sonnenuhr mit äquatorialem Ring. Der Schatten zeigt, dass es sich
am Tag der Fotogra�e nicht um ein Äquinoktium handelt. (Aus-
schnitt nach GreenTea95, 2012)

Dieser Ring ist eine der einfachsten Darstellungen des äquatorialen und des horizon-

talen Koordinatensystems, welche auch heute noch von ungemeiner Wichtigkeit sind.

Es handelt sich dabei um einen Ring, der so montiert ist, dass der Himmelsäquator

daran ausgerichtet ist, gleichzeitig verläuft die gedachte Vebindungslinie zwischen
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Himmelsnord und -südpol genau durch den Mittelpunkt dieses Kreises. Das Äqui-

noktium kann dann erkannt werden, wenn die obere Hälfte des Rings seinen Schatten

genau auf die untere Hälfte des Rings wirft, während die Sonne scheint. Anders aus-

gedrückt ist der Schatten des äquatorialen Rings genau dann eine Gerade, wenn das

Äquinoktium herrscht, an allen anderen Tagen wirft der Ring im Sonnenlicht einen

elliptischen Schatten. Der Ring kann, wie in Abbildung 1, in andere Instrumente

wie Sonnenuhren oder Armilliarsphären integriert werden.

Äquatoriales Koordinatensystem

Das sogenannte äquatoriale Koordinatensystem orientiert sich am namensgebenden

Himmelsäquator, welcher von der Rotationsachse der Erde abhängt und somit global

konstant ist. Die Position von Himmelskörpern, ausgenommen denen innerhalb des

Sonnensystems, ist aus Sicht eines Beobachters auf der Erde ebenfalls nahezu kon-

stant. Aus diesem Grund kann das äquatoriale Koordiatensystem verwendet werden

um die Position dieser Himmelskörper in sogenannten Sternen- und Nebelkatalogen

verlässlich festzuhalten.

Die Koordinaten des äquatorialen Koordinatensystems sind als Winkelabstände de-

�niert und werden als Deklination (� oder DEC) und Rektaszension (� oder RA)

bezeichnet.

Die Deklination ist der Winkelabstand zur Himmelsäquatorebene und kann Werte

zwischen� 90� annehmen. Da für die Astronomie oft wesentlich genauere Positio-

nen als der 360ste Teil eines Kreises benötigt werden, verwendet man zusätzlich zum

Grad ° auch Bogenminuten ' und Bogensekunde �. Dabei gilt10 = 1
60

� und 100= 1
60

0.

Die Nordhalbkugel ist mit positivem Vorzeichen gekennzeichnet, die Südhalbkugel

mit negativem.

Die Rektaszension ist der linkshändige Winkelabstand zum sogenannten Frühlings-

punkt auf dem Himmelsäquator und wird in Stunden (h), Minuten (m) und Sekun-

den (s) angegeben. Der Vollkreis besitzt genau 24 Studen, eine Stunde entspricht

also ca. 15� , 1m = 1
60h und 1s = 1

60m. Der Frühlingspunkt ist als der Punkt de�niert,

an dem sich die Sonne am 21. März be�ndet. Eine Darstellung des äquatorialen Ko-

ordinatensystems ist in Abbildung 2 zu �nden.

Stern- und Nebelkataloge sind trotz der Verwendung des äquiatorialen Koordina-

tensystems nicht für immer gültig, müssen also datiert werden. Hierfür wird den

Koordinaten DEC und RA die entsprechende Jahreszahl angehängt. Üblicherweise
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wird die Position eines Objekts für den 1.1.2000 bestimmt.

Abbildung 2: Gegenüberstellung von äquatorialem (links) und horizontalem
(rechts) Koordinatensystem. Das äquatoriale System wurde gedreht,
um den Blickwinkel eines Beobachters auf der Erdober�äche zu ver-
deutlichen. (Szücs-Csillik und Poputa, 2015)

Einerseits besitzen astronomische Objekte eine tatsächliche Eigenbewegung, die ihre

Position am Nachthimmel nach und nach verändert, welche in den Katalogen ver-

merkt wird. Andererseits verändert sich der Frühlingspunkt durch die Präzession

der Erde. Sie sorgt dafür, dass der Frühlingspunkt mit einer Periode von 25 800 Jah-

ren den Himmelsäquator durchläuft. Demnach ist es wichtig, dass Kataloge datiert

werden, damit die Präzession der Erde und Eigenbewegung von astronomischen Ob-

jekten bei der Positionsbestimung für eine Beobachtung mit einberechnet werden

können. Diese Unstimmigkeiten sind zwar vorhanden, können aber bei der Ver-

wendung von akkurat geführten Katalogen mit einberechnet werden, sodass auch

Jahrzehnte alte Kataloge genutzt werden können (vgl. Kitchin, 2013).

Horizontales Koordinatensystem

Im Gegensatz zum äquatorialen System wird häu�g auch das horizontale Koordina-

tensystem verwendet. Dieses orientiert sich am Horizont, der Linie im Blickfeld des

Beobachters, an der sich Himmel und Erde zu berühren scheinen. Die zwei Punkte
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im Lot direkt über und unter dem Beobachter, Zenit und Nadir, sind ebenfalls Re-

ferenzpunkte dieses Systems, sie sind durch den sogenannten Meridian verbunden.

Das horizontale System funktioniert ähnlich dem Äquatorialen insofern dass zwei

Winkelabstände verwendet werden. Diese werden hier als Azimuth (A) und Höhe

(h) bezeichnet. Ein Azimut von 0° bezeichnet dabei die Richtung �Norden� auf dem

Horizont und stellt eine linkshändige Rotation dar. Die Höhe bezeichnet den Win-

kelabstand vom Horizont mit Werten zwischen -90 und 90°. Positive Werte zeigen

eine Nähe zum Zenit an, negative eine Nähe zum Nadir.

Das horizontale Koordinatensystem ist sehr nützlich, um sich direkt am Himmel zu

orientieren, da es sich dem eigenen Blickwinkel anpasst (siehe Abbildung 2). Um es

mit Sternkatalogen verwenden zu können, muss man jedoch eine Koordinatentrans-

formation vornehmen, wofür die eigene Position bekannt sein muss. Umgekehrt kann

man aus bekannten äquatorialen Koordinaten und den Koordinaten eines Objekts

am Himmel auch die eigene Position bestimmen, was die Navigation und Orientie-

rung am Himmel möglich macht (vgl. Kitchin, 2013).

Koordinatentransformation

Mithilfe der Koordinaten kann ein Vektor berechnet werden, der, für das äquatoriale

Koordinatensystem, vom Erdzentrum in Richtung des Objekts am Himmel zeigt.

~re =
�
êeq1 êeq2 êeq3

�
�

0

B
B
B
@

cos (� ) cos (� )

sin (� ) cos (� )

sin (� )

1

C
C
C
A

(1.4)

Im horizontalen System be�ndet sich die Basis des Vektors am Ort des Beobachters

auf der Erdober�äche.

~rh =
�
êhz1 êhz2 êhz3

�
�

0

B
B
B
@

cos (A) cos (h)

sin (A) cos (h)

sin (h)

1

C
C
C
A

(1.5)

Um die Koordinaten nun von äquatorialen zum horizontalen System zu transfor-

mieren, wird zunächst eine RotationsmatrixRe benötigt, die die den äquatorialen
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in den horizontalen Vektor übrführt.

~rh = Re � ~re (1.6)

Einsetzen der Vektoren 1.4 and 1.5 in 1.6 ergibt:

0

B
B
B
@

cos (A) cos (h)

sin (A) cos (h)

sin (h)

1

C
C
C
A

= Re �

0

B
B
B
@

cos (� ) cos (� )

sin (� ) cos (� )

sin (� )

1

C
C
C
A

(1.7)

Die Rotationsmatrix Re lässt sich in ihre KomponentenRx , Ry, Rz aufteilen, welche

je eine Rotation um eine der (kartesischen) Achsen erlaubt. Sie sind durch den

Längengrad� und Breitengrad ' des Beobachters folgendermaÿen de�niert:

~rh = Re � ~re = Rx � Ry � Rz � ~re (1.8)

Rx =

0

B
B
B
@

� 1 0 0

0 1 0

0 0 1

1

C
C
C
A

(1.9)

Ry =

0

B
B
B
@

cos (90� � ' ) 0 � sin (90� � ' )

0 1 0

sin (90� � ' ) 0 cos (90� � ' )

1

C
C
C
A

(1.10)

Rz =

0

B
B
B
@

cos (� + � ) sin (� + � ) 0

� sin (� + � ) cos (� + � ) 0

0 0 1

1

C
C
C
A

(1.11)

� ist dabei der Erdrotationswinkel, d.h. die Anzahl Erdrotationen in° (mit 1 Rota-

tion=360°), welcher per De�nition entlang des Nullmeridians direkt gültig ist:

� = 360� � (0:7790572732640 + 1:00273781191135448� DU ) (1.12)

Du bezeichnet hier das modi�zierte Julianische Datum, also die Anzahl Tage seit

dem 1.1.2000 entsprechend der �Universal Time� UT1.
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Es basiert auf dem Julianischen DatumJD , der Anzahl der vergangenen Tage seit

dem 1. Januar 4731 vor Christus.

Du = JD � 2451545:0 (1.13)

Für die Rotationsmatrix für einen anderen Längengrad als 0 muss nun der gültige

Längengrad noch hinzuaddiert werden, weshalb sie den Term(� + � ) enthält..

Um nun die horizontalen Koordinaten(A; h) für ein Himmelsobjekt an den äqua-

torialen Koordinaten (�; � ), als Beobachter auf der Erdober�äche an der Position

('; � ) zu �nden, muss die folgende Gleichung nachA bzw h umgestellt werden:

~rh =
�
êhz1 êhz2 êhz3

�
�

0

B
B
B
@

cos (A) cos (h)

sin (A) cos (h)

sin (h)

1

C
C
C
A

= Rx � Ry � Rz � ~re = Re � ~re (1.14)

Nach A und h aufgelöst lässt sich dies vereinfachen zu:

h = arcsin ([Re � ~re]3) (1.15)

A = arctan

 
[Re � ~re]1
[Re � ~re]2

!

(1.16)

Beispiel Koordinatentransformation

Zur Verdeutlichung soll hier einmal die Koordinaten des Sterns Sirius für den Stand-

ort der Dr. Karl-Reimeis Sternwarte in Bamberg am 21.03.2025 von ihrer äquato-

rialen Form zur horizontalen Form umgewandelt werden.

Sirius hat die äquatorialen Koordinaten RA2000=6h45m8.9s und DEC2000=-

16°42'58�. Die Sternwarte be�ndet sich bei� = 10� 5302200O und ' = 49� 5300600N.

Das Julianische Datum zum 21.03.2025 beträgtJD = 2460755:5, wobei hier ei-

ne Uhrzeit von 0 Uhr, also Mitternacht angenommen wird. Damit ergibt sich ein

Erdrotationswinkel von � = 3325138:443� =̂178:443� . Einsetzen dieser Werte in die

Gleichungen Gleichung 1.15 und Gleichung 1.16 ergibt Koordinaten für Sirius von

h = � 2� 1902400und A = 246� 2605500. Der Stern war also zu diesem Zeitpunkt nicht

sichtbar, da er sich unterhalb der Horizontlinie befand.
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1.2.2 Teleskophalterungen

Diese Koordinatensysteme spielen auch bei der Konstruktion von Teleskophalterun-

gen eine Rolle. Man kann die Bewegung des Teleskops so anpassen, dass sie in dem

einen oder anderen System geschieht, was die Handhabung für bestimmte Zwecke

erleichtert. Man bezeichnet diese Montierungen als parallaktische bzw. äquatoriale

Halterungen und azimutale Halterungen.

parallaktische Halterung

Die sogenannte parallaktische Halterung orientiert sich am äquatorialen Koordina-

tensystem. Eine der beiden Rotationsachsen, um die das Teleskop ausgrichtet wird,

ist parallel zur Erdrotationsachse, sie ist also direkt zum Himmelsnord- bzw. Südpol

gerichtet. Ihre Ausrichtung gibt die Rektaszension an. Die zweite Achse steht dazu

senkrecht und wird dementsprechend für die Deklination verwendet.

Dieser Aufbau ist praktisch, da zur Beobachtung eines einzelnen Objektes während

der gesamten Nacht, beispielsweise für die Langzeitbelichtung einer Fotogra�e, nur

eine der Achsen mit konstanter Geschwindigkeit bewegt werden muss, um die Er-

drotation auszugleichen. Zusätzlich rotiert das Teleskopbild nicht, da das Teleskop

selbst in gleichem Maÿe wie das Himmelsobjekt bewegt wird.

Nachteilig bei einer solchen Halterung ist, dass sie für jeden Standpunkt eingestellt

werden muss, da sich der Himmelspol für den Beobachter immer an einer anderen

Stelle be�ndet. Zudem muss das Teleskop seitlich der Halterung angebracht werden,

um die entsprechende Bewegung zu ermöglichen, was üblicherweise ein Gegenge-

wicht erfordert, und bei der Überschreitung des südlichen Himmerlsmeridians eines

Objektes muss das Teleskop zwischen der sogenannten Ost- und Westlage umge-

schwenkt werden, um zu verhindern dass das Teleskop (oder das Gegengewicht) an

der Halterung anstöÿt, weshalb eine Beobachtung unterbrochen werden muss (vgl.

Kitchin, 2013).

azimutale Halterung

Die azimutale Halterung ist entlang des horizontalen Koordinatensystems ausge-

richtet, ähnlich wie ein Kamerastativ. Eine der zwei Rotationsachsen entspricht der

Zenit-Nadir-Verbindung des Beobachters und beein�usst die azimutale Ausrichtung
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des Teleskops. Die zweite Achse wird für die Einstellung der Höhe verwendet.

Vorteile einer azimutalen Halterung sind die einfache Bedienbarkeit und der einfa-

chere Aufbau im Gegensatz zur parallaktischen Halterung, da das Teleskop direkt

auf der Halterung angebracht wird und somit kein Gegengewicht benötigt. Dadurch

sind azimutale Halterungen im allgemeinen auch Tragfähiger.

Problematisch für die Beobachtung, besonders für die Fotogra�e ist hingegen, dass

beide Achsen mit jeweils variablen Geschwindigkeiten bewegt werden müssen, wäh-

rend sich die Himmelskugel über dem Beobachter bewegt. Bei groÿen Teleskopen and

Sternwarten ist soetwas mithilfe computergesteuerter Motoren realisierbar. Für die

Hobbyastronomie ist dies hingegen nur schwer umsetzbar. Weiterhin dreht sich das

Gesichtsfeld des Teleskops nicht zusammen mit dem Himmel, weshalb eine Kamera

oder andere Geräte passend rotiert werden müssen, um ein verwendbares Ergebnis

zu liefern (vgl. Kitchin, 2013).

1.3 Erste Linsenteleskope

Während die Entwicklung des von Messinstrumenten zur Bestimmung von Winkeln

und Messung von Sternbewegungen über die Zeit stetig voranschritt, geschah die

Entwicklung von Teleskopen rasant. Die Eigenschaften von verschiedenen Materia-

len, Licht zu beein�ussen und zu brechen war ebenfalls seit der Antike bekannt,

wurde aber erst im 13. Jhd. von Roger Bacon und seinen Zeitgenossen in wissen-

schaftlichem Kontext erforscht. Er ist einer der Ersten, der linsenartige Konstrukte

und deren lichtbrechende Eigenschaften beschreibt (vgl. Burke, R.B., Bacon, R.,

1928).

Nach dieser Zeit dauerte es noch etwa 200-300 Jahre bis das Teleskop erfunden wur-

de. Diese Entwicklung revolutionierte die Wissenschaft der Astronomie, da damit

erstmals höhere Au�ösungen des Sternhimmels möglich wurden, als mit dem blo-

ÿen Auge. Der Er�nder des Teleskops ist nicht eindeutig geklärt. Einige Berichte

schreiben die Er�ndung dem Engländer Leonard Digges im späten 16. Jhd. zu. Er

soll lediglich zwei Linsen oder einen sphärischen Spiegel in Verbindung mit einer

Linse zur Vergröÿerung von Objekten verwendet haben, jedoch nicht zum Zwecke

der Astronomie. Während Digges explizite Experimente auf Basis von Bacons er-

kenntnissen durchgeführt haben soll, heiÿt es dass der niederländische Brillenmacher

Hans Lippershey die vergröÿernde Eigenschaft zweier Linsen zufällig beim Spiel von
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Kindern beobachtet habe. Allerdings hat Lippershey ein Patent auf ein tatsächliches

Teleskop im Jahr 1608 anmelden wollen, wohingegen es bei Digges lediglich Über-

lieferungen von nahestehenden Personen wie seinem Sohn Thomas gibt, und keine

Baupläne oder ähnliche konkrete Details überliefert sind.

Wem auch immer die Er�ndung des Teleskopes zugeschrieben wird, es ist unum-

stritten dass die Astronomen Johannes Kepler und Galileo Galilei das Prinzip des

Teleskops für die Astronomie verwendeten und soweit präzisierten, dass die beiden

Grundformen des Linsenteleskops, nach diesen beiden Personen benannt sind: das

Kepler- und das Galilei-Teleskop (vgl. Biagioli, 2019; Kepler und Larsen, 2025; King,

1956).

1.3.1 Funktionsweise des Teleskops

Ein Teleskop ist, im einfachsten Fall eine Anordnung von zwei optischen Bauelemen-

ten, egal ob Linse oder Spiegel, sodass das Licht von beiden Elementen verändert

wird. Die ersten Teleskope, wie das Kepler- oder Galilei-Teleskop sind genau so

aufgebaut. Moderne Bauweisen implementieren zusätzliche Bauteile wie Korrektur-

linsen, zusätzliche Spiegel oder mehrlinsige Okulare um das Bild zu verbessen.

Wie in beispielsweise Abbildung 4 und Abbildung 5 dargestellt, wird das Licht zu-

nächst von einer Sammellinse oder einem Konkavspiegel, dem Objektiv, in einem

Brennpunkt mit Brennweite f 1 gebündelt. Anschlieÿend wird dieses Bild mit einem

Okular mit Brennweite f 2 beobachtet. Die Vergröÿerung V des Objektes wird dabei

durch die Brennweiten bestimmt:

V =
f 1

f 2
(1.17)

Diese Vergröÿerung ist dabei auf den Durchmesser eines Objekts bezogen, nicht auf

die Fläche.

Um Objekte zu beobachten ist neben der Vergröÿerung auch das Gesichtsfeld bzw.

das �Field of View� des Teleskops eine wichtige Information. Dieses ist zwar direkt

von der Vergröÿerung abhängig, bezieht sich aber ebenso auf das Gesichtsfeld des

verwendeten Okulars. Während die Bauart des Okulars ein�uss auf dessen Gesichts-

feld hat, sind diese üblicherweise vom Hersteller angegeben, weshalb hier auf die

verschiedenen Bauweisen nicht eingegangen wird. Das Gesichtsfeld des Teleskops ist
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dann der Quotient aus Gesichtsfeld des Okulars und Vergröÿerung:

FOVT =
FOVO

V
(1.18)

Genau wie die Vergröÿerung bezieht sich das Gesichtfeld auf den Durchmesser, nicht

die Fläche. Das Gesichtsfeld des Okulars liegt dabei oft zwischen 40� und 70� , bei

höheren Werten spricht man von Weitwinkelokularen (siehe Lutz, 2017). Verwendet

man beispielsweise ein Okular mit einem Gesichtsfeld von 50� und ein Teleskop,

sodass die Vergröÿerung 100 beträgt, so spannt das tatsächliche Gesichtsfeld0:5� .

Das entspricht in etwa der Winkelausdehnung des Mondes (vgl. Williams, 2025, so-

dass dieser das gesamte Gesichtsfeld ausfüllen, aber gleichzeitig vollständig sichtbar

wäre.

Eine weitere essentielle Kenngröÿe eines Teleskops ist der Objektivdurchmesserd

bzw. die Objektiv�äche �d 2=4, da diese bestimmt, wie viel Licht in das Teleskop fal-

len kann. Je mehr Licht das Teleskop einfängt, desto dunklere Objekte können damit

beobachtet werden. Um Teleskope einordnen zu können, verwendet man das �Licht-

sammelvermögen� als Kenngröÿe, welche sich als Verhältnis aus Objektiv�äche des

Teleskops und Pupillen�äche des Auges berechnet:

G =
�d 2=4

� � 0:0072=4
=

d2

0:0072
(1.19)

Hier wird ein Pupillendurchmesser von 7 mm für dunkeladaptierte Augen verwendet

(vgl. Kitchin, 2013).

Der Objektivdurchmesser bestimmt auch die sogenannte Austrittspupille, die Gröÿe

des Bildes, das das Teleskop erzeugt. Diese ist durch folgende Formel gegeben:

dap =
df 1

f 1 + f 2
�

df 1

f 2
=

d
V

(1.20)

Nur wenn die Austrittspupille kleiner als die Pupille des Auges ist, kann das Bild

scharf und mit vollständiger Helligkeit gesehen werden. Da das Auge eine Pupille

von ca. 7 mm Durchmesser hat, hat ein Teleskop eine minimale Vergröÿerung, die

sich wie folgt berechnet:

Vmin =
d

0:007m
� 140d (1.21)

Zudem ist der Objektivdurchmesser relevant für das Au�ösungsvermögen des Te-

leskops, also ob zwei beobachtete Lichtquellen voneinander unterschieden werden
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können. Das Au�ösungsvermögen� ist üblicherweise als Winkel in Bogensekunden

angegeben und hängt neben dem Objektivdurchmesserd auch von der Wellenlänge

� des Lichts ab, da unterschiedliche Wellenlängen unterschiedlich gebrochen/re�ek-

tiert werden. Es wird berechnet als:

� = 1 :22� 206 265
�
d

[00] (1.22)

Hierbei ist 1rad = 3600 � 180=� = 206 26500die Anzahl der Bogensekunden. Um

weiter Beugungse�ekte bei einem kreisförmigen Objektiv zu beachten, wird der

Wert mit 1.22 multipliziert. Dieser Faktor folgt aus den Bessel'schen Di�erentialglei-

chungen, welche die Beugungsmuster bei Teleskopen beschreiben (vgl. Hanslmeier,

2020), die an dieser Stelle nicht näher erläutert werden sollen.

Das Seeing

Es sei an dieser Stelle erwähnt, das bei erdgebundener Beobachtung, besonders an

Observatorien, die Au�ösung in der Regel nicht durch das Teleskop beschränkt wird.

Die Bewegungen der Erdatmosphäre, selbst bei Windstille, sorgen für Inhomogeni-

tät derselben, sodass Licht nicht ungestört auf den Erdboden (oder Teleskope) tri�t.

Dies nennt man �Seeing�. Durch diese ständigen Bewegungen tri�t also das Licht

einer Punktquelle, bei realistischen Belichtungszeiten, nicht punktförmig auf, son-

dern in einer bestimmten Fläche, wodurch das Au�ösungsvermögen vermindert wird.

Man kann Seeing bereits mit bloÿem Auge wahrnehmen, man sieht die Sterne �fun-

keln�. Je nach Standort variiert die Au�ösung durch Seeing, beträgt sich aber im

Allgemeinen ca. 100-200(vgl.Kitchin, 2013).

Mithilfe von Gleichung 1.22 sieht man, dass dieses Limit, je nach Wellenlänge, bereits

mit Teleskopö�nungen von ca. 10-15 cm erreicht wird. Gröÿere Teleskope werden an

Observatorien hauptsächlich für höheres Lichtsammelvermögen verwendet.

1.3.2 Refraktoren

Während sie die ersten weit verbreiteten Teleskoparten der Geschichte sind, sind

Linsenteleskope aufgrund ihrer Limitationen für aktive Forschung nicht mehr zeitge-

mäÿ, aber in der Hobby-Astronomie noch häu�g in Verwendung. Als Grundformen
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unterscheidet man üblicherweise zwischen Galilei- und Kepler-Refraktoren.

Galilei-Teleskop

Das Galilei-Fernrohr ist ein Zwei-Linsen-Teleskop, das aus einer Sammellinse als

Objektiv und einer Zerstreuungslinse als Okular besteht. Die Linsen be�nden

sich in einem Abstand, der der Di�erenz ihrer Brennweiten entspricht, sodass die

Brennpunkte in einem Ort zusammenfallen. Dadurch fällt ein (nahezu) paralleles

Strahlenbündel in das Auge des Betrachters und das beobachtete Objekt erscheint

scharf.

Abbildung 3: Die Abbildung zeigt den physikalischen Strahlengang vom Gegen-
stand G über eine Sammellinse L1 und eine Zerstreuungslinse L2
mit den jeweiligen Brennweiten F1 und F2 in schwarz. In grau ist
der Strahlengang des zum Zwischenbild B0 sowie zum virtuellen Bild
B dargestellt. (Neumann, 2012)

Wie der Strahlengang in Abbildung 3 verdeutlicht, ist das erzeugte Bild nicht nur

vergröÿert sondern auch aufrecht und seitenrichtig.
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Kepler-Teleskop

Das Kepler-Teleskop ist ebenfalls ein Zwei-Linsen-Teleskop, besteht aber aus

zwei Sammellinsen. Diese sind mit einem Abstand der Summe ihrer Brennweiten

voneinander entfernt, damit ein (nahezu) paralleles Strahlenbündel entsteht.

Abbildung 4: Strahlengang im Kepler-Teleskop mit zwei Sammellinsen (1) und
(2) und dazugehörigen Brennweiten f1 und f2, was die Länge des
Teleskops (7) bestimmt. Das Licht, welches vom Gegenstand (4)
ausgeht tri�t auf die Linse (1) und wird gebrochen, sodass innerhalb
des Teleskops (7) ein Zwischenbild (5) entsteht. Durch die Linse (2)
wird das Licht so gebrochen, dass der Beobachter (3) ein vergröÿertes
und um 180� gedrehtes Bild (6) sieht. Schmid, 2025

Beim Kepler-Teleskop entsteht, wie in Abbildung 4 zu sehen, ein um 180� gedrehtes

Bild, was in der Astronomie aber selten von Belang ist, da Objekte oft ohne räum-

lichen Kontext beobachtet werden und ihre Ausrichtung ohnehin von der Position

des Beobachters auf der Erde abhängt.

1.4 Erste Spiegelteleskope

Bereits wenige Jahre nach der Entwicklung des Refraktors wurden die Schwächen

der Konstruktion, insbesondere Abbildungsfehler wie sphärische und chromatische
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Aberration deutlich. Die Lösung in Form von asphärischen und dünneren Linsen war

auf theoretischer Basis leicht gegeben, wie bereits René Descartes in seinem Werk

�Dioptrique� um 1637 zeigt (vgl. Descartes, 1637). Dennoch wurden auch Ideen für

Teleskope mit spiegelnden Elementen, Re�ektoren, erforscht. Im vorherigen Jahr

1636 theoretisierte Marin Mersenne eine Bauform, wie wir sie heute als Cassegrain-

Teleskop kennen, setzte sie allerdings nicht praktisch um (vgl. King, 1956).

32 Jahre später stelle Isaac Newton, im Zuge seiner Studien zur Dispersion des Lichts

und der damit verbundenen detaillierung chromatischer Aberration, das erste Spie-

gelteleskop her. Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass James Gregory bereits fünf

Jahre zuvor mit Spiegeln experimentierte, um die Ergebnisse eines Teleskops zu er-

zielen, aber aufgrund mangelnder Materialqualität die Ergebnisse bis nach Newtons

Er�ndung ausblieben.

1.4.1 Re�ektoren

Spiegelteleskope sind für aktive Forschung wesentlich relevanter als Refraktoren, da

die verwendeten Spiegel oft leichter und einfacher herzustellen sind als äquivalente

Linsen, insbesondere wenn groÿe Teleskope gebaut werden. Linsen sind einerseits

aufgrund ihrer Dicke schwer im Vergleich zu Spiegeln, andererseits müssen Halte-

rungen die Linsen immer am Rand befestigen, da das Licht hindurch gelangen muss.

Diese Eigenschaft limitiert die möglichen Aufbauten und Gröÿe von Linsentelesko-

pen. Spiegel sind dagegen auf dünnen Platten oder �exiblen Folien befestigt, die

auch von hinten gestützt werden können, weshalb Spiegel gröÿere Teleskope mit

komplexeren Aufbauten ermöglichen.

Hier soll der Fokus dennoch auf einfachere Re�ektorsysteme, namentlich das New-

ton'sche und Cassegrain-Teleskop, gelegt werden, da diese für die Nutzung an Stern-

warten relevant sind.

Newton-Teleskop

Da ein Spiegel das Licht re�ektiert, be�ndet sich der Fokuspunkt auf der gleichen

Seite des Instruments wie das einfallende Licht. Um eine Beobachtung am Teleskop

zu ermöglichen, ohne das einfallende Licht zu blockieren, muss das re�ektierte Licht

noch einmal umgelenkt werden. Nur bei den gröÿten Spiegelteleskopen mit einem

Spiegeldurchmesser von mehreren Metern kann man auswertende Instrumente vor
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dem Spiegel anbringen, ohne zu viel Licht zu verlieren.

Aus diesem Grund besteht das von Newton konstruierte Teleskop nicht nur aus Ob-

jektiv(spiegel) und Okular sondern besitzt einen Sekundärspiegel, wie in Abbildung 5

erkennbar.

Abbildung 5: Strahlengang im Newton-Teleskop mit parabolischem Objektiv- und
ebenem Sekundärspiegel (LEIFIphysik, 2025

Der üblicherweise paraboloid geformte Hohlspiegel sorgt dafür, dass das Licht so

gebeugt wird, dass das Bild auf die gewünschte Art vergröÿert wird. Der ebene Se-

kundärspiegel ist so platziert, dass dieses, bereits re�ektierte, Licht seitlich aus dem

Gesichtsfeld des Primärspiegels abgelenkt wird, hat aber keinen weiteren Ein�uss

auf das Bild. Er muss dabei klein genug sein, um das einfallende Licht nicht zu stark

abzuschwächen. Zuletzt wird in passendem Abstand seitlich am Teleskop ein Okular

montiert, sodass eine Beobachtung statt�nden kann.

Cassegrain-Teleskop

Das Cassegrain-Teleskop, welches auf das Jahr 1672 datiert wird, ist eine Abwand-

lung des Aufbaus von James Gregory. Dabei ist der Hauptspiegel, genau wie beim

Newton-Teleskop, ein Parabolspiegel.

Das Cassegrain-Teleskop verwendet statt des ebenen Spiegels des Newton-Aufbaus

einen hyperboloiden Konvexspiegel, welcher das Licht durch ein Loch im Primär-

spiegel hinter das Teleskop lenkt, wo sich das Okular be�ndet (siehe Abbildung 6).

Der Gregory-Aufbau verwendet stattdessen einen zweiten Konkavspiegel.
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Abbildung 6: Cassegrain-Teleskop mit konkavem und konvexem Spiegel, (adap-
tiert nach Zinth und Zinth, 2018

Während dadurch das Bild nicht gedreht wird, hat das Gregory-Teleskop gegen-

über dem Cassegrain-Teleskop andere Nachteile. Zum einen benötigt der Aufbau

einen längeren Lichtweg, weshalb das ganze Teleskop gröÿer sein muss, um die

gleiche Abbildung zu erzielen. Weiterhin hat der Gregory-Aufbau eine insgesamt

schlechte Bildqualität, da sich die Abbildungsfehler der beiden konkaven Spiegel ad-

dieren, während sie sich bei der Kombination aus Konkav- und Konvexspiegel des

Cassegrain-Aufbaus teilweise ausgleichen.

1.4.2 Abbildungsfehler

Besagte Abbildungsfehler, auch Aberrationen genannt, sorgen für suboptimale Er-

gebnisse beim Beobachten von Himmelskörpern mit Teleskopen. Bei allen Telesko-

ptypen kommen verschiedene Aberrationen vor, die sich auf unterschiedliche Weise

abschwächen lassen. Man unterscheidet üblicherweise zwischen sechs verschiedenen

Arten:

ˆ Sphärische Aberration

ˆ Koma

ˆ Astigmatismus

ˆ Bildfeldwölbung
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ˆ Verzeichnung

ˆ Chromatische Aberration

Sphärische Aberration

Sphärische Abberation sorgt dafür, dass gebrochenes oder re�ektiertes (paralleles)

Licht nicht nur einen Fokuspunkt hat. Je weiter weg ein Lichtstrahl von der optischen

Achse entfernt ist, desto kürzer wird die Fokuslänge. Das Resultat ist, dass der zu

erzielende Punkt im Teleskop eine sogenannte �Ebene höchsten Fokus'� besitzt, in

welcher er als minimaler Kreis und auÿerhalb dieser als Ring sichtbar wird, was in

Abbildung 7 dargestellt ist.

Abbildung 7: E�ekt sphärischer Aberration, wodurch sich Stahlen mit unter-
schiedlicher Entfernung von der Optischen Achse in unterschiedli-
chen Entfernungen von der Linsenebene kreuzen. (w:de:Rainald62,
2020)

Sphärische Aberration wie in Abbildung 8 tritt auf, wenn kugelförmige Linsen oder

Spiegel verwendet werden und können durch sogenannte asphärische Bauelemente

eliminiert werden. Ein Parabolspiegel beispielsweise zeigt bei parallel einfallendem

Licht keine sphärische Aberration. Alternativ können asphärische Korrekturlinsen in

das System eingebracht werden, um die Aberration durch ein kugelförmiges Element

auszugleichen.
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Abbildung 8: Vergleich des Beugungsmusters einer Punktquelle mit sphärischer
Aberration (unten) und ohne sphärischer Aberration (oben). Links
be�ndet sich das Bild auÿerhalb des Fokus des optischen Instru-
ments, Rechts im Fokus. Die sphärische Aberration sorgt unten
rechts dafür, dass der Rand des Beugungsmusters unschärfer er-
scheint, obwohl das Bild im Fokus ist. Unten links sind die Minima
und Maxima auÿerhalb des Fokus klar getrennt, was ebenfalls an
der Aberration liegt. (Ausschnitt nach Mdf, 2008)

Astigmatismus

Astigmatismus bezeichnet die Unschärfe die bei Licht auftritt, das nicht parallel

zur optischen Achse in das System eintri�t. Das System ist für Strahlen, je nach

Position entlang unterschiedlicher Achsen, nicht symmetrisch bzw. kreisförmig, wie

in Abbildung 9 zu sehen ist.

Dadurch wird der Fokuspunkt für diese Achsen unterschiedlich verschoben und

besitzt eine gewisse Distanz. Beobachtet man die Quelle nun am Brennpunkt der

einen Achse, so ist sie entlang der anderen Achse unscharf und insgesamt wird eine

Punktquelle als Ellipse erscheinen. In Abbildung 10 ist zu sehen, dass in der Mitte
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der beiden Brennpunkte entsteht das Bild als kleiner, unscharfer Kreis ensteht,

welcher als �Kreis kleinster Verwirrung�bezeichnet wird.

Abbildung 9: Entstehung von Astigmatismus durch unterschiedliche Fokuslängen
BM und BS in den zugehörigen Ebenen M und S.(Schmid, 2008

Abbildung 10: Astigmatismus bei der Abbildung einer Punktquelle, Mittig ist der
Kreis kleinster Verwirrung zu sehen, links und rechts ist das Bild
in Richtung der Fokuslängen der beiden Linsenachsen verschoben.
(Kitchin, 2013)

Koma

Bei Koma handelt es sich um die Verzerrung des Bildes dadurch, dass parallele

Strahlen nicht entlang der optischen Achse auf Linse/Spiegel tre�en. Koma ist das

Zusammenspiel von sphärischer Abberation und Astigmatismus. Dadurch wird, je

nach Einfallswinkel, der Fokuspunkt verschoben, was zu einer dreiecksartigen Verzer-

rung des Bildes führt, die, erkennbar in Abbildung 11 an den Schweif eines Kometen
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erinnert. Dieser Abbildungsfehler wird, wie auch sphärische Aberration, meist durch

eine Korrekturoptik ausgeglichen.

Abbildung 11: Punktquelle ohne Abbildungsfehler (links) und Punktquelle mit
Koma (rechts). (Strangelove, 2005)

Bildfeldwölbung

Bildfeldwölbung heiÿt ein Abbildungsfehler, bei dem ein Bild nicht entlang einer

Ebene im Fokus liegt, sondern nur entlang einer gekrümmten Ober�äche scharf

wird. Ist das Bild in der Mitte des Schirms fokussiert, so ist der Rand unscharf und

umgekehrt, siehe Abbildung 12. Das kann korrigiert werden, indem beispielsweise

ein Kamerachip gekrümmt angefertig wird, sodass er der Bildfeldwölbung entspricht.

Abbildung 12: Bildfeldwölbung der Objektivskala beim Blick durch ein Mikro-
skop. Die Mitte der Skala ist scharf, die Skala am Rand erscheint
unscharf. (Dietzel, 2012)
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Verzeichnung

Die sogenannte Verzeichnung sorgt für eine unterschiedliche Vergröÿerung des Bil-

des abhängig von der entfernung des Bildpunktes von der optischen Achse. Ist die

Vergröÿerung am Rand des Bildes gröÿer als im Zentrum, so spricht man von �kis-

senförmiger Verzeichnung�, beim Gegenteil von �tonnenförmiger Verzeichnung�, wie

in Abbildung 13 dargestellt.

Abbildung 13: Der E�ekt von kissen- und tonnenförmiger Verzeichnung wie er bei
einem Quadrat entsteht. (Bäcker, 2006)

Chromatische Aberration

Chromatische Aberration tritt als einzige der genannten Abbildungsfehler nur bei

Linsen und nicht bei Spiegeln auf. Sie entsteht dadurch, dass verschiedene Wellen-

längen des Lichts einen unterschiedlichen Brechungsindex in Materialien aufweisen

und so beim Durchgang durch eine Linse unterschiedlich stark gebrochen werden

und dementsprechend unterschiedliche Fokuslängen aufweisen. Der E�ekt sorgt da-

für, dass das Bild aus mehreren, sich überlagernden Bildern unterschiedlicher Farbe

besteht. An den Rändern markanter Strukturen können die einzenen Farben erkannt

werden, wobei das gesamte Bild unschärfer wird, so wie in Abbildung 14 zu sehen

ist.
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Abbildung 14: Vergleich zwischen Fotos ohne chromatische Aberration (oben) und
mit chromatischer Aberration (unten). Am rechten Bildrand ist
besonders der blaue Verschub zu erkennen. (Zurek, 2006)

1.5 Teleskope der Sternwarte Bamberg

An der Dr. Karl Remeis Sternwarte be�nden sich zwei Kuppelgebäude mit fest in-

stallierten Spiegelteleskopen. Die westliche Kuppel beinhaltet das �Cuno-Ho�meiser-

Teleskop� (kurz: CHT), ein Teleskop des Herstellers MAEDE mit einem Objektiv-

durchmesser von 0.4 m und einer Brennweite von 4000 mm. Dieses Teleskop ist nach

dem Schmidt-Cassegrain-Prinzip gebaut. Das bedeutet, es ist grundsätzlich nach

dem Cassegrain-Aufbau konzipiert, besitzt allerdings einen sphärischen statt eines

hyperboloiden Spiegel sowie ein zusätzliches Bauelement, die Schmidt-Platte, welche

die sphärische Abberation ausgleicht.

In der Ostkuppel be�ndet sich das �Ernst-Hartwig-Teleskop�(kurz: EHT) (zu se-

hen in Abbildung 15), ein Teleskop des Herstelles PlaneWave Instruments. Es hat

einen Hauptspiegeldurchmesser von 0.5 m und eine Brennweite von 3.454 m. Die-

ses Teleskop ist eine weitere Variation des Cassegrain-Teleskops, ein sogenanntes

�Corrected Dall-Kirkham-Teleskop�. Es besitzt einen elliptischen Haupt- sowie einen

sphärischen Zweitspiegel und ein zusätzliches Linsensystem, um auÿeraxiale Abbil-

dungsfehler zu minimieren. Beide Teleskope sind auf einer äquatorialen Halterung

montiert.

Zusätzlich gibt es zwei kleinere Linsenteleskope, welche für Beobachtungen im Gar-

ten der Sternwarte verwendet wird. Die beiden Teleskope sind baugleich und es

stehen äquatoriale Halterungen für sie zur Verfügung. Eines der Teleskope ist als

Jürgen-Rahe-Teleskop (JRT) benannt und hat eine ZWO ASI6200MM Pro Kamera
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fest installiert. Das zweite Teleskop ist unbenannt und wird für Echtzeitbeobach-

tungen verwendet, wobei hier auch eine Kamera angebracht werden kann.

Vergleich der Teleskope

Abbildung 15: Das Ernst-Hartwig Teleskop in der Ostkuppel der Dr. Karl Remeis-
Sternwarte (eigene Darstellung)

Beim Blick in den Himmel und auf die dortigen Objekten ist es wichtig, sich vor-

her Gedanken darüber zu machen, mit welchem Instrument sie betrachtet werden

sollen. Nicht jedes Instrument ist für jede Beobachtung geeignet. Das beginnt bei

der Beobachtung mit dem bloÿen Auge und führt schlieÿlich zur Betrachtung von

Röntgen-, Gamma- und Infrarotstrahlung mit hochspezialisierten Weltraumtelesko-

pen. Die Unterschiede der Teleskope, die an der Sternwarte Bamberg zum Einsatz

kommen, sind nicht insigni�kant und sollten in Betracht gezogen werden, wenn eine

Beobachtung statt�ndet.

In nachfolgender Tabelle 1 werden die Teleskope der Sternwarte im Hinblick auf ihre

Spezi�kationen verglichen: Objektivdurchmesser und Brennweite, Au�ösung (Glei-

chung 1.22), Lichtsammelvermögen (Gleichung 1.19) Grenzhelligkeit (Gleichung 1.2,

minimale Vergröÿerung (Gleichung 1.21) sowie Vergröÿerung (Gleichung 1.17) und

Gesichtsfeld (Gleichung 1.18) im Einsatz mit einem Okular, welches an der Stern-

warte zur Verfügung steht. Hierfür wurden die Grenzeinstellungen eines Baader Hy-

perion Zoom Mark III Okulars verwendet, welches sowohl für die Beobachtung mit

dem Gartenteleskop und für die Teleskope in den Kuppeln verwendet werden kann,
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da die minimale Vergröÿerung in jeder Einstellung kleiner ist. Diese Grenzwerte sind

8.0 mm Brennweite mit einem Blickwinkel von 68� und 24 mm Brennweite mit ei-

nem Blickwinkel von 48� (vgl Paech, 2013). Für die Au�ösung wird eine Wellenlänge

von 550 nm verwendet, da es sich dabei um einen Wert in der Mitte des optischen

Spektrums handelt.

Tabelle 1: Vergleich der Kenngröÿen des Ernst-Hartwig-Teleskops, Cuno-
Ho�meiser-Teleskops und Jürgen-Rahe-Teleskops der Sternwarte
Bamberg. Einheitenlose Gröÿen ergeben sich wie folgt: Lichtsammel-
vermögen alsObjektivf l äche

P upillenf l äche, minimale Vergröÿerung als Objektidurchmesser
P upillendurchmesser

und Vergröÿerung alsObjektivbrennweite
Okularbrennweite :

Gröÿe EHT CHT JRT
Objektivdurchmesser 500 mm 400 mm 115 mm

Brennweite f 1 3454 mm 4000 mm 805 mm
Au�ösung 0.27200 0.34600 1.20300

Lichtsammelvermögen 5000 3000 300
Grenzhelligkeit 14.5 mag 14.0 mag 11.3 mag

Minimale Vergröÿerung 70 60 16
Vergröÿerung (f 2 = 8:0mm) 430 500 100
Gesichtsfeld (f 2 = 8:0mm) 57000 49000 240000

Vergröÿerung (f 2 = 24 mm) 140 170 33
Gesichtsfeld (f 2 = 24 mm) 120000 100000 520000

Im Vergleich fällt auf, dass CHT und EHT aufgrund ihrer ähnlichen Brennweiten

auch ähnliche Vergröÿerungen und Gesichtsfelder haben. Ebenso liegt ihre Au�ö-

sung weit unter der Limitierung durch Seeing. Im Gegensatz dazu steht das JRT,

welches mit seiner Au�ösung nah an der Limitierung des Seeing ist, was in der Pra-

xis jedoch nicht hinderlich ist, insbesondere da das Gesichtsfeld wesentlich gröÿer

ist. Dieses ist von besonderem Interesse bei der Auswahl von Beobachtungszielen,

da ein gröÿeres Gesichtsfeld die Beobachtung und besonders die Fotogra�e von grö-

ÿeren Objekten wie dem Mond oder der Andromeda Galaxie vereinfacht. Der Mond

besitzt eine Winkelausdehnung von ca. 180000(vgl. Williams, 2025), was selbst bei

gröÿter Vergröÿerung bequem in das Gesichtsfeld des JRT passt. Mit den Telesko-

pen in den Kuppeln kann dagegen nur ein Ausschnitt des Mondes betrachtet werden

und eine Fotogra�e müsste als Mosaik aufgenommen werden, was den Zeitaufwand

vervielfacht. Die Andromeda-Galaxie ist hingegen noch gröÿer und besitzt mit ihrer

stark ellipsoiden Form eine Winkelausdehnung von ca. 1140000� 360000(vgl. NASA,

27



Astrophysikalischer Hintergrund

2025), ist also selbst für das JRT mit gröÿtem Gesichtsfeld zu groÿ. Es eignet sich

dennoch besser für eine Fotogra�e, da eine Mosaikaufnahme aus nur drei Bildern

erstellt werden kann, wohingegen das EHT mindestens 30 Aufnahmen machen muss.

Andererseits ist ein groÿes Gesichtsfeld für kleinere Objekte unpraktisch. Beispiels-

weise hat der Saturn eine Winkelausdehnung von ca. 1900 (vgl. Williams, 2024),

sodass er im JRT in jedem Fall winzig erscheint, und Details wie die Ringe fast

nicht ausgemacht werden können. Selbst im Falle der Kuppelteleskope könnte man

ein Okular mit noch geringerer Brennweite verwenden, der Saturn und seine Ringe

sind hier allerdings gut erkennbar, da sein Durchmesser bei gröÿter Vergröÿerung

ca. 5% dem des Gesichtsfeldes entspricht.

Ein weiterer wichtiger Aspekt für die Planung einer Beobachtung und die Entschei-

dung für ein Teleskop ist der praktische Aufwand, der mit der Benutzung verbunden

ist. Während die Teleskope in den Kuppeln fest montiert sind, und daher mit we-

nig Aufwand für Beobachtungen, insbesondere mit einem Okular, verwendet werden

können, müssen die Gartenteleskope vor jeder Beobachtung aufgebaut und kali-

briert und im Anschluss wieder verräumt werden. Diese Kalibration umfasst neben

der Sicherung des Stativs auch die Balancierung der Halterung, die Ausrichtung der

Rotationsachse am Himmelsnordpol und die elektronische Kalibration des Control-

lers. Dieser Aufwand sollte eine Beobachtung im Prinzip nicht behindern, besonders

wenn ein Objekt beobachtet werden soll, für das sich das kleinere Teleskop besser

eignet, wie beispielsweise die Jupitermonde. Dennoch ist es aufgrund des prakti-

schen Aufwands im Rahmen einer Führung durch die Sternwarte empfehlenswert,

eines der Kuppelteleskope zu verwenden.

1.6 Fotogra�e

Eine weitere, heute unverzichtbare, Er�ndung wurde im frühen 19. Jahrhundert ent-

wickelt: Die Fotogra�e. Bereits in den 1820ern wurden erfolgreich Bilder von Joseph

Nièpce und Louis Daguerre aufgenommen. Diese benötigten jedoch noch mehre-

re Stunden zur Belichtung. In den folgenden Jahren wurde diese Technik rasant

erforscht und verbessert und wurde bald auch in der Astronomie angewandt. So

berichtet King, 1956 von Fotogra�en des Mondes um 1852, welche zumindest grobe

Ober�ächenstrukturen zeigten. Noch vor Ende des 19. Jhd. war die Fotogra�e in die

astronomsiche Forschung integriert. Um 1874 wurde der Venustransit in Neuseeland
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fotogra�ert und im Jahr 1892 verö�entlichte Charles Pritchard seine Forschungser-

gebnisse zur Bestimmung von Parallaxen mithilfe von Fotogra�en.

Heute ist die Fotogra�e aus der astronomischen Wissenschaft nicht mehr wegzuden-

ken. So ermöglicht das Festhalten des Nachthimmels auf diese Weise das ausführ-

liche Studieren jedes beliebigen Details, das die Au�ösung des Fotos erlaubt, aber

insbesondere auch den direkten Vergleich von Himmelskörpern zu unterschiedlichen

Zeitpunkten. Auf diese Weise können die Eigenschaften von z.B. veränderlichen Ster-

nen oder die Bewegung von Himmelskörpern akkurat bestimmt werden. Weiterhin

ermöglicht der Einsatz von Fotogra�e es, den Himmel mit langen Belichtungszeiten

zu betrachten. Erst dadurch ist es möglich, Deep-Sky Objekte wie Sternhaufen und

Nebel detailliert zu erkennen und auch die dunkelsten Objekte am Himmel zu beob-

achten. Zusätzlich ist es durch den Einsatz von Fotos, und besonders deren digitale

Bearbeitung durch Korrekturaufnahmen und Kompositionsbilder, möglich, störende

Faktoren wie Lichtverschmutzung und Atmosphärenbewegung abzuschwächen.

1.6.1 Spektroskopie

Die Beobachtung des Himmels mithilfe der Fotogra�e ermöglicht es, auch bei ande-

ren Sternen als der Sonne, aber auch allen anderen Himmelskörpern das Lichtspek-

trum zu untersuchen. Dennoch dauerte es nach der Bestimmung der Fraunhofer-

Linien des Sonnenspektrums im Jahr 1814 (vgl. Fraunhofer, 1815) noch bis ins Jahr

1972 bis Henry Draper das erste Spektrum eines anderen Sterns,� Lyrae, fotogra-

�erte. Dieses und weitere seiner spektrographischen Aufnahmen wurden von Edward

Pickering kategorisiert und im sogenannten �The Draper Catalogue of Stellar Spec-

tra� im Jahr 1890 verö�entlicht (vgl. Gingerich, 1982). Dieser Katalog und seine

Spektralklassen von �A� bis �O� stellt die Grundlage für das bis heute verwendete

�Harvard-System� dar.

Schwarze Strahler

Sterne emittieren Licht als sogenannte �thermische Strahlung�, welche sich verein-

facht als die eines �schwarzen Körpers� darstellen lässt, wobei sich diese Nähe-

rung zur Beschreibung der Realität eignet. Ein schwarzer Körper ist dadurch de�-

niert, dass er jede auftre�ende elektromagnetische Strahlung vollständig absorbiert.

Gleichzeitig strahlt er, abhängig von seiner Temperatur, Energie als kontinuierliches
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Spektrum ab, dessen IntensitätI durch das Planck'sche Strahlungsgesetz beschrie-

ben ist:

I (�; T ) =
2hc2

� 5

1

e
hc

k�T � 1
(1.23)

In dieser Gleichung sindT die Temperatur und � die emittierte Wellenlänge, sowie

c die Lichtgeschwindigkeit undk die Boltzmann-Konstante. Das so beschriebene

Emissionsspektrum ist in Abbildung 16 für verschiedene Temperaturen dargestellt.

Abbildung 16: Schwarzkörperstrahlung nach dem Planck'schen Strahlungsgesetz
für verschiedene Temperaturen in doppelt-logarithmischer Darstel-
lung. In Gelb markiert ist das Spekrum für die E�ektivtemperatur
der Sonne, in Rot das eines Körpers auf nahezu Raumtemperatur
(ca. 27� C) (Prog, 2017).

Die Integration über die Wellenlängen des gesamten Spektrums gibt die Strahlungs-

dichte L (d.h. Strahlungsleisung pro Flächenelement) eines Körpers an. Dies wird

auch als Stefan-Boltzmann-Gesetz bezeichnet:

L = �T 4 (1.24)

Dabei ist � die sogenannte Stefan-Boltzmann-Konstante und fasst die übrigen Kon-

stanten im Integral zusammen:

� =
2� 5k4

15h3c3
(1.25)
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Das Wien'sche Verschiebungsgesetz wird zur Berechnung der Wellenlänge maximaler

Intensität � max genutzt:

� max =
b
T

=
0:002897m K

T
(1.26)

Die Konstante b wird als Wien'sche Verschiebungskonstante bezeichnet. Dieser Zu-

sammenhang wird Verschiebungsgesetz genannt, da sich das Strahlungsmaximum

für höhere Temperaturen zu immer kürzeren Wellenlängen hin verschiebt.

Wird aus dem Spektrum eines Stern die Wellenlänge maximaler Intensität bestimmt,

so kann mithilfe des Wien'schen Verschiebungsgesetzes die sogenannte �E�ektiv-

temperatur� berechnet werden. Obwohl die Temperatur innerhalb des Sterns stark

schwankt und mehrere Millionen Kelvin erreichen kann, strahlt er wie ein schwarzer

Körper mit der entsprechenden E�ektivtemperatur. Für die Sonne liegt dieser Wert

bei ca. 5770K (vgl. Demtröder, 2016; Hanslmeier, 2020)

Absorptions- und Emissionslinien durch Elektronenübergänge

Im Spektrum eines Sterns treten Absorptionslinien immer bei den gleichen Wellen-

längen auf. Der Grund hierfür ist, dass diese Absorptionslinien durch Elektronen-

übergänge der Atome und Moleküle, aus welchen der Stern besteht, entstehen. Zur

Erklärung dieser Elektronenübergänge kann zur Vereinfachung das Bohr'sche Atom-

modell herangezogen werden. Im Zuge dieser Vereinfachung soll an dieser Stelle nur

aur auf das Wassersto�-Atom eingeangen werden. Die Vorgänge in anderen Atomen

und Molekülen folgen den gleichen zugrunde liegenden Phänomenen, sind jedoch

ungleich komplexer (vgl. Demtröder, 2016).

Elektronen bewegen sich im Bohr'schen Atommodell auf Kreisbahnen mit Radius

r und einer Geschwindigkeitv um den Schwerpunkt des Atoms. Es handelt sich

dabei zwar um ein Zweikörpersystem, jedoch ist der Massenunterschied zwischen

Atomkern und Elektron so groÿ, dass die reduzierte Masse� der des Elektrons ent-

spricht:

� =
me � mk

me + mk
� me (1.27)

Bei dieser Kreisbewegung wirkt die Zentralkraft, wobei sich gleichzeitig Elektron und

Atomkern aufgrund ihrer gegensätzlichen Ladung anziehen und die Coulombkraft
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wirkt. Für einen stabilen Orbit müssen diese beiden Kräfte gleich sein:

~Fz = �
mev2

r
êr = �

1
4�" 0

Z � e2

r 2
êr = ~FC (1.28)

Dabei ist êr der Einheitsvektor in Richtung des Bahnradius,Z � e die Ladung des

Atomkerns und "0 die Dielektrizitätskonstante. Der Bahnradiusr lässt sich für ein

Elektron eines Atoms mit LadungszahlZ mit beliebiger Geschwindigkeitv berech-

nen:

r =
Ze2

4�" 0mev2
(1.29)

Tatsächlich kann das Elektron keine beliebige Energie, und damit auch keine be-

liebige Geschwindigkeit haben. Um dem Wellencharakter zu enstsprechen, muss die

Beschreibung der Materiewelle des Elektrons eine stehende Welle sein, deren Wel-

lenlänge� D die Länge der Kreisbahn teilt, bzw die Länge der Kreisbahn muss ein

Vielfaches der Wellenlänge sein:

� D =
2�r
n

, r =
� D � n

2�
n 2 N (1.30)

Die Wellenlänge der Materiewelle des Elektrons hängt direkt mit der Energie und

damit der Geschwindigkeit zusammen:

� D =
h

me � v
(1.31)

Führt man nun Gleichung 1.30 und Gleichung 1.31 zusammen, erhält man eine

Bedingung für die Geschwindigkeit des Elektrons

v = n �
h

2�m er
n 2 N (1.32)

Da die Geschwindigkeit also nur bestimmte Werte annehmen kann, gibt es auch nur

bestimme Bahnradien:

r =
n2h2"0

�m eZe2
(1.33)

Aus Gleichung 1.28 lässt sich auch eine Bedingung für die kinetische Energie formu-

lieren:

Ekin =
mev2

2
=

Ze2

8�" 0r
(1.34)
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Diese Gleichung ähnelt stark der, die die potentielle Energie des Elektrons im Cou-

lombfeld des Atomkerns beschreibt:

Epot = �
Ze2

4�" 0r
= � 2Ekin (1.35)

Damit kann nun die Gesamtenergie des Elektrons berechnet werden, wobei der Re-

ferenzpunkt üblicherweise im Unendlichen liegt, weshalb die Energie ein negatives

Vorzeichen erhält:

E = Ekin + Epot = �
Ze2

8�" 0r
(1.36)

Mit Gleichung 1.33 ergibt sich die Bindungsenergie des Elektrons im Atom:

En = �
mee4Z 2

8"2
0h2n2

(1.37)

Demnach kann das Elektron, wenn es im Atom gebunden ist, nur bestimmte Ener-

gien besitzen, welche durch die Quantenzahln bestimmt werden.

Die Absorptionslinien, die im Spektrum beobachtet werden, sind nun durch die Elek-

tronenübergänge erklärt. Ein Elektron kann ein Photon absorbieren, vorausgesetzt,

dass dieses Photon eine Energie trägt, die genau dem Unterschied zwischen zwei

möglichen Energiezuständen des gebundenen Elektrons entspricht. Da die Energie

des Photons mit dessen Wellenlänge zusammenhängt, kann ein bestimmtes Atom

auch nur bestimmte Wellenlängen des Lichtes absorbieren. Bezeichnet man die bei-

den Energiezustände, zwischen denen das Elektron wechselt alsEnk und En i , so

muss das absorbierte Photon der Energieerhaltung genügen:

h � � = Enk � En i (1.38)

Der Zustand Enk muss hierbei der höhere Energiezustand sein,En i der niedrigere.

Tatsächlich lässt sich bestimmen, welche Frequenezn� des Lichtes von dem Atom

absorbiert werden können, indem die Energie des Photons in Gleichung 1.36 ein-

setzt:

� = �
mee4Z 2

8"2h3
�

 
1
n2

i
�

1
n2

k

!

(1.39)

Dieser Vorgang kann auch umgekehrt statt�nden, sodass ein Elektron, welches sich

in einem höheren Energiezustand be�ndet, ein Photon mit der entsprechenden Wel-

lenlänge emittiert und dabei in einen niedrigeren Energiezustand versetzt wird. Da-

bei entsteht eine sogenannte Emissionslinie (vgl. Demtröder, 2016).
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Im Fall eines Sterns emittiert dieser durch seine Temperatur ein kontinuierliches

Spektrum thermischer Strahlung, so wie das Planck'sche Strahlungsgesetz voraus-

sagt. In den Atmosphärenschichten des Sterns, welche das Licht passieren muss, be-

�nden sich verschiedene Sto�e, welche entsprechend des Elektronenübergangs einzel-

ne Wellenlängen des Lichts absorbieren. Deshalb fehlen im beobachtbaren Spektrum

diese Wellenlängen, d.h. als Absorptionslinien sind erkennbar.

Im Gegensatz zu Sternen oder Ansammlungen von Sternen (z.B. Kugelsternhau-

fen, Galaxien) fällt bei der Spektroskopie von Nebeln auf, dass diese kein thermi-

sches Kontinuum nach dem Planck'schen Strahlungsgesetz, sondern besonders starke

Emissionslinien abstrahlen, erkennbar in Abbildung 17. Der Grund hierfür ist, dass

die geringe Dichte von Nebeln dafür sorgt, dass auch sehr hohe Energiezustände

von Elektronen stabil an einen Atomkern gebunden sind. Daher können Nebel sehr

energiereiche Photonen absorbieren, die von umliegenden Sternen als thermische

Strahlung emittiert wurden, sodass die Elektronen der Atome viele Energienive-

aus gleichzeitig überspringen. Anschlieÿend verlaufen die Elektronenübergänge von

den hohen zu den niedrigen Energiezuständen nacheinander, sodass viele Photonen

unterschiedlicher Wellenlänge emittiert werden. Es können dadurch auch Emissions-

linien in Wellenlängen beobachtet werden, die auf der Erde nicht replizierbar sind,

da unter Normalbedingungen die Energieniveaus nicht erreicht werden können (vgl.

Hanslmeier, 2020).

Abbildung 17: Spektrum des planetarischen Nebels NGC6445 im Infrarotbereich
bis 40�m . Die Emissionslinien sind nach ihrem Ursprung beschrif-
tet (Hoof u. a., 2000).
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Kontinuumsemission durch Bremsstrahlung

Neben den Emissionslinien kann bei der Spektroskopie von Nebeln dennoch ein

Kontinuum beobachtet werden, welches jedoch nicht durch die Temperatur wie bei

einem schwarzen Strahler entsteht. Stattdessen ist die Ursache hier die Bremss-

trahlung, welche üblicherweise mit Röntgenstrahlen in Verbindung gebracht wird.

Tatsächlich kann Bremsstrahlung bei jeder Wellenlänge auftreten, da es im Gegen-

satz zum Elektronenübergang keine beschränkenden Bedingungen gibt.

Bremsstrahlung entsteht durch die Ablenkung eines geladenen Teilchens im Cou-

lombfeld eines Anderen, ohne dass die Teilchen aneinander gebunden werden. Zu-

meist handelt es sich dabei um ein Elektron und einen Atomkern. Durch die Ge-

schwindigkeitsänderung wird ein Photon freigesetzt. Diese Bremsstrahlung ist auch

als thermische Bremsstrahlung bekannt, da sie nur entsteht, wenn sich die beteilig-

ten Teilchen im thermodynamishen Gleichgewicht be�nden. Die thermische Bremss-

trahlung dominiert die Radioemission von Nebeln, insbesondere HII-Regionen. Der

Grund hierfür ist, dass die Geschwindigkeitsänderung, die die Bremsstrahlung verur-

sacht, im Allgemeinen eine Winkelablenkung ist. Selbst bei sehr geringer Ablenkung

kann Strahlung entstehen, welche jedoch eine entsprechend geringe Leistung hat.

Das geht mit einer groÿen Wellenlänge einher, welche sich dementsprechend im Ra-

diobereich be�ndet (vgl. Condon und Ransom, 2016).

1.6.2 Prozess einer astronomischen Fotoaufnahme

Die fotogra�sche Aufnahme des Nachthimmels stellt im Vergleich zur typischen Fo-

togra�e eine gewisse Herausforderung dar, da durch die Lichtverhältnisse besondere

Vorkehrungen getro�en werden müssen. Aus diesem Grund soll der Vorgang hier

dargestellt werden, wie er auch im Astronomiepraktikum an der Sternwarte Bam-

berg durchgeführt wird (Remeis-Sternwarte, 2024). Als Beobachtungsziel wurde der

Orion-Nebel, auch als M42 bekannt, ausgewählt. Die Rohaufnahmen stammen aus

dem Archiv der Sternwarte.

Beobachtungsziel

Bevor die Fotogra�e aufgenommen werden kann, muss zunächst ein passendes Ob-

jekt gewählt werden. Dieses muss es hell genug sein, um sich vom Nachthimmel ab-
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zuheben. Es muss insbesondere heller sein, als die Zenithelligkeit des Beobachtungs-

standortes, welcher für Bamberg ca. 20 mag/arcmin2 beträgt (vgl. Stare, 2014). Ein

Objekt mit einer Flächenhelligkeit in der gleichen Gröÿenordnung wird sich jedoch

nicht sonderlich vom sogenannten Hintergrundrauschen abheben. Dieses Rauschen

ist das Signal, welches durch statistische E�ekte des Hintergrunds auf dem Kame-

rasensor entsteht.

Um e�ektive Aufnahmen zu ermöglichen, bei welchem sich das fotogra�erte Objekt

deutlich vom Hintergrund abhebt, sollte deshalb eine Flächenhelligkeit von min-

destens 15 mag/arcmin2 angestrebt werden. Dabei ist zu beachten, dass dunklere

Objekte auch länger belichtet werden müssen, um ein ähnliches Ergebnis zu erzielen

wie hellere Objekte bei kürzerer Belichtungszeit. Das ausgewählte Objekt M42 be-

sitzt eine scheinbare Helligkeit von 4.0 mag (Sinott, 1988) und eine Ausdehnung von

ca. 650 � 600 (NASA, 2025), besitzt also nach Gleichung 1.3 eine Flächenhelligkeit

von ca. 13 mag/arcmin2, innerhalb der angegebenen Grenze.

Neben der Helligkeit ist auch die Position des Objekts am Himmel essentiell. Durch

Bebauung und andere Obstruktion wird der minimale Höhenwinkel über den Hori-

zont gehoben. Zusätzlich ist der Seeing-E�ekt bei niedrigen Höhenwinkeln verstärkt,

da das Licht eine gröÿere Strecke durch die Atmosphäre zurücklegen muss. Daher

sollte das Objekt während der gesamten Belichtungszeit mindestens 30� über dem

Horizont stehen.

Ein dritter Faktor ist die Winkelausdehnung des gewünschten Objektes. Da bei der

Fotogra�e kein Okular zum Einsatz kommt, muss das Gesichtfeld der verwendeten

Kamera berechnet werden. Dafür wird zunächst die Winkelau�ösung� k der Ka-

mera benötigt, welche sich aus Pixelausdehnungp und Brennweite f des Objektivs

berechnet, welches in diesem Fall das Teleskop ist:

� k =
p
f

� 206 265 (1.40)

Das Gesichtfeld folgt dann mit der Anzahl der Pixel, die der Kamerasensor besitzt:

npix �
p
f

� 206 265 (1.41)

Bei beiden Gleichungen sorgt der Faktor 206 265 dafür, dass das Ergebnis die Einheit

Bogensekunden hat. Es ist hier wichtig zu beachten, dass nicht jede Kamera einen

quadratischen Sensor oder quadratische Pixel besitzt, weshalb die Ausdehnung des

Gesichtfeldes potentiell in beiden Dimensionen separat berechnet werden muss.
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Für die Teleskope der Sternwarte stehen zwei Kameras zur Verfügung: am EHT

kommt eine C4-16000-Kamera des Herstellers �Moravian� zum Einsatz, während die

am JRT montierte Kamera das Modell ASI6200MM Pro des Herstellers �ZWO�ist.

Die C4-16000 besitzt einen quadratischen Kamerasensor, welcher aus4096� 4096

quadratischen Pixeln, mit einer Seitenlänge von 9�m , besteht (siehe Instruments,

2025). Mit der Brennweite von 3454mm des EHT ergibt sich nach Gleichung 1.41

ein Gesichtsfeld von220100� 220100. Diese Kamera eignet sich also nicht für den

Orion-Nebel mit einer Ausdehnung von ca.360000� 390000.

Die ASI6200MM Pro besitzt eine Kamerasensor mit9576� 6388 Pixeln, welche

eine quadratische Ausdehnung von3:76�m � 3:76�m haben (siehe ZWO, 2025).

Diese Kamera erreicht mit der Brennweite von 805mm des JRT ein Gesichtsfeld

von 922500� 615400und ist für die Fotogra�e von M42 geeignet.

Optische Filter

Die meisten Kameras, die für die Astrofotogra�e ausgelegt sind, sind einfachte Ka-

merachips, die keine Farbau�ösung haben. Der Grund hierfür ist einerseits, dass

Farbkameras grundsätzlich eine geringe Au�ösung haben, als monochromatische

Kameras. Der Kamerachip selbst detektiert Licht jeder Wellenlänge, weshalb bei

Farbkameras direkt auf dem Sensor eine sogenannte Bayer-Maske aufgebracht ist,

die für jeden Pixel eine Farbe bestimmt, die dieser aufnehmen kann. Wie in Abbil-

dung 18 erkennbar ist, wird die Au�ösung dadurch für jede Farbe reduziert.

Abbildung 18: Bayer-Matrix, wie sie auf dem Kamerasensor einer Farbkamera
aufgebracht ist. Die Hälfte der Pixel ist grün, je ein Viertel ist rot
und blau (Amada44, 2008).
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Der zweite Grund, warum für Astrofotogra�e üblicherweise monochromatische Ka-

meras verwendet werden ist, dass dadurch weitere Filter verwendet werden können.

Für die Fotogra�e von Sternen, Sternhaufen und Galaxien, die ein kontinuierliches

Spektrum zeigen, sind Breitband�lter sehr nützlich. Diese lassen eine groÿe Span-

ne von Wellenlängen passieren, beispielsweise �rot� von ca. 580 nm-700 nm (siehe

Abbildung 19). Diese Filter sind an der Farbwahrnehmung des Menschen orientiert,

um Farbfotogra�e zu ermöglichen.

Im Gegensatz dazu stehen Schmalband�lter, welche nur Licht einer bestimmten Wel-

lenlänge und in einem geringen Bereich, üblicherweise weniger als 10 nm, um diese

Wellenlänge herum transparent ist. Diese sind dafür entwickelt, Emissionslinien von

Nebeln, wie M42, zu fotogra�eren. Da die Wellenlänge einer Emissionslinie durch

das Element bestimmt wird, das sie emittiert, kann dadurch kontrastreich bestimmt

werden, welche Struktur der Nebel aufweist.

Die Verwendung verschiedener Filter verringert die Intensität des einfallenden

Lichtes, weshalb die Belichtungszeit der Kamera angepasst werden muss. Wäh-

rend die Verwendung von Breitband-Aufnahmen einige Minuten dauert, benötigen

Schmalband-Aufnahmen oft mehrere Stunden Belichtungszeit. Aus diesem Grund

ist es situationsbedingt dennoch sinnvoll, einen Nebel mit Breitband�ltern zu foto-

gra�eren um die benötigte Belichtungszeit zu verringern.

Abbildung 19: Transparenz eines Filtersatzes der Sternwarte Bamberg in Abhän-
gigkeit der Wellenlänge. Links sind Breitband�lter für rotes, grü-
nes und blaues Licht abgebildet, rechts die Schmalband�lter für
die Emissionslinien SII, H� und OIII (Remeis-Sternwarte, 2024)

Falls die Fotogra�e aus RGB-Breitbandaufnahmen besteht, spricht man von einer

�Echtfarbendarstellung�, jedoch können auch andere Filter bzw. Wellenlängen für

die Fotogra�e verwendet werden. Die hier durchgeführte Fotogra�e von M42 ist eine
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