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Einblick in die Spektralklassifikation

GRUNDLAGEN
NOTIONS FONDAMENTALES

Studentenprojekt mit dem neuen
Spektrographen der Beobachtungsstation

Metzerlen

ErRicH WENGER, MARCEL PROHASKA, CHARLES TREFZGER

Nachdem der erste Teil der Geschichte und Physik der Spektralklassifikation ge-
widmet war, beschreiben wir im folgenden zweiten Teil die Durchfiihrung des
Beobachtungsprogramms, das Gegenstand eines im Sommer und Herbst 1996
abgehaltenen Kurses an der Sternwarte Metzerlen (Astronomisches Institut der

Universitat Basel) war.

Teil 2: Durchfihrung und Auswertung des Beob-
achtungsprogramms zur Spektralklassifikation

Aufgabenstellung

Die Aufgabenstellung bestand darin,
mit dem neu gebauten Spektrographen
des 60cm-Cassegrain-Teleskops eine
Reihe von Spektren von Standardster-
nen aufzunehmen, um die Merkmale der
zweidimensionalen MK-Spektralklassi-
fikation zu studieren. Damit sollte der
Nachweis erbracht werden, dass die
aufgenommenen Spektren die notwen-
dige Qualitat aufweisen. Ferner sollte
der Verlauf der Dispersionskurve, das
heisst die Zuordnung von Position im
Spektrum und der Wellenlinge, empi-
risch bestimmt werden. Schliesslich
wurde der Versuch unternommen, eini-
ge Sternspektren zu klassifizieren, um
daraus die Entfernungen der betreffen-
den Sterne abzuschitzen (Methode der
spektroskopischen Parallaxen).

Der Spektrograph

Der fiir diese Ubung verwendete
Spektrograph ist am Cassegrain-Fokus
des 60cm Spiegels der Sternwarte Met-

' e

Fig. 1: Ansicht der Beobachtungsstation Metzerlen.

zerlen angebracht (siehe Figur 2). Er ist
eigens dafiir konzipiert und in der fein-
mechanischen Werkstatt des Astrono-
mischen Instituts der Universitit Basel
gebaut worden. Ein verstellbarer Spalt
in der Brennebene des Teleskops lisst
nur ein schmales Lichtbiindel durch;
der darauf folgende Kollimator schickt
das parallele Licht auf das Beugungs-
gitter, das zur Erzeugung der Spektren
dient. Zur photographischen Aufnahme
der Sternspektren steht eine handels-
iibliche Kleinbildkamera mit einem Ob-
jektiv von 135 mm Brennweite zur Ver-
figung. Das verwendete Gitter weist
600 Linien pro mm auf, und seine gros-
ste Effizienz in der 1. Ordnung liegt bei
4000 A (1 Angstrom = 1/10000 000 mm).
Damit eignet es sich vorziiglich zur
Aufnahme unserer Sternspektren, da
die meisten Klassifikationsmerkmale
im blauen Spektralbereich liegen.
Durch ein Okular kann die Position
des Sterns auf dem Spalt kontrolliert
werden.

Fig. 2: Das Beobachtungsinstrument. Der
Spektrograph istam 60 cm Cassegrain-
Teleskop montiert. Seine Gesamtlénge
betrdgt etwa 1 m.

Auf dem verwendeten Film Kodak T-
MAX 400 haben die Spektren im Original
eine Liange von etwa 20 mm (vergleiche
Figur 3); ihr Wellenldngenbereich er-
streckt sich von etwa 3800 A bis gegen
6000 A. Die sogenannte reziproke linea-
re Dispersion (Abbildungsmassstab) be-
triagt 107 A/mm. Die sich daraus erge-
bende spektrale Auflosung von 2 bis 3 A
(d.h. zwei Spektrallinien, die 2 bis 3 A
auseinanderliegen, konnen noch ge-
trennt werden) eignet sich gut zur Spek-
tralklassifikation.

Fixsterne sind punktformige Objek-
te und erzeugen ein schmales, fadenfor-
miges Spektrum. Damit die Spektren
gut betrachtet und untersucht werden
konnen, miissen sie senkrecht zur Di-
spersionsrichtung verbreitert werden.
Dies wird dadurch erreicht, dass man
den Stern wihrend der Belichtungszeit
regelmissig entlang des Spaltes hin und
her fahren ldsst. Diese zusitzlichen
Bewegungen des Sterns werden iiber
variable Nachfiihrgeschwindigkeiten
(*10% des Normalwerts) erreicht, wo-
durch sich der Stern langsam entlang
des in Ost-West-Richtung liegenden
Spaltes bewegt. Die vorher fadenformi-
gen Spektren werden so auf dem Nega-
tiv auf 0.6 bis 1 mm verbreitert.

Die Belichtungszeiten betragen je
nach Sternhelligkeit und Spektraltyp ei-
nige Minuten bis zu zwei Stunden. Die
Grenzhelligkeit diirfte etwa bei 8 Magni-
tuden im Blauen liegen.

Damit die Spektrallinien identifiziert
werden konnen, muss zu jedem Stern-
spektrum ein Vergleichsspektrum auf-
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genommen werden. Zu diesem Zweck
sind im Spektrographen zwei Spektral-
lampen eingebaut; die hier verwendete
Lampe mit Argon als Fiillgas erzeugt im
blauen Spektralbereich etwa 20 helle Li-
nien mit genau bekannten Wellenlingen
(siehe Figur 3).

Vorbereitung
der Beobachtungen

Zuerst mussten die mondarmen
Néchte bestimmt werden. Weil das Licht
eines Sterns nur durch den sehr schma-
len Spalt im Spektrographen aufgenom-
men wird, ist die Storung durch das
Streulicht des Mondes allerdings nicht
sehr gross. So konnten wir das ganze
Zeitintervall vom dritten Viertel iiber
Neumond zum ersten Viertel der Mond-
phasen ausniitzen. Damit einerseits die
Beobachtungen noch in den Semester-
ferien stattfinden konnten, andererseits
die Nichte doch geniigend lang waren,
wihlten wir je drei Wochen um Neu-
mond in den Monaten September und
Oktober aus.

Nun konnte der Sichtbarkeitsbe-
reich in Rektaszension am Himmel fiir
diese Wochen bestimmt werden. Die
Durchbiegung des Spektrographen, die
bessere Handhabung und die wachsen-
de Beeintrachtigung des Sternlichtes
durch die Atmosphére zum Horizont hin
fiihrten dazu, dass vorzugsweise nur im
Zenitbereich beobachtet wurde. Dies
schriankte den Sichtbarkeitsbereich in
Deklination ein.

Eine Aufgabe des Kurses war die
Auswahl und Aufnahme von 21 Stan-
dardsternen fiir die MK-Spektralklassifi-
kation, wobei diese regelmissig iiber
alle Spektral- und Leuchtkraftklassen zu
verteilen waren. Unsere Wahl ist in Ta-
belle 1 zusammengefasst.

In Figur 4 ist die Lage dieser Sterne im
HRD aufgezeichnet. Sie wurden dem
Spektralkatalog «An Atlas of representa-
tive stellar Spectra» (YamasHira et al.,
1977) entnommen und durch elektroni-
sche Abfragungen des CDS' in Strasbourg
erginzt. Nebst den oben erwihnten Ein-
schrankungen mussten noch die schein-
baren Helligkeiten (bis ca. sechste Gros-
senklasse) und die Kulminationszeiten
berticksichtigt werden. Diese bestimmten
die Reihenfolge der Aufnahmen.

GRUNDLAGEN
NOTIONS FONDAMENTALES

Fig. 3: Einzelne Aufnahme eines Sternspektrums. Zu erkennen ist das Absorptionsspektrum
des Sternes mit dartber- und darunterliegendem Emissionsspektrum von Argon. Das
Spektrum hat auf dem Negativ eine Ldnge von ca. 20 mm.
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der Beobachtungen

Unser Team, bestehend aus den Stu-
denten RETo AMBROSINI, DOMINIQUE BLa-
SER, PHILIPPE Doisy, BERNHARD PARODI,
MARCEL ProHAskA und ERriCH WENGER,
teilten wir in zwei Gruppen auf; eine fiir
die September- und eine fiir die Okto-
berwochen. Ferner iibernahm die erste
Gruppe den blauen Spektralbereich
(O,B,A)F) und die zweite den roten

Russell-Diagramm. Die Sterne sind Uber alle
Spektral- und Leuchtkraftklassen regelméssig
verteilt. Alle Sterne derselben
Leuchtkraftklasse befinden sich auf einer
grauen Linie.

Tab. 1: Die gewdhlten 21 Standardsterne
verteilt Gber alle Spektral- und

Zum sicheren Auffinden der schwa- (FGKM). Leuchtkraftklassen.
chen Sterne erstellten wir ausserdem Su-
cherkarten, deren Himmelsausschnitte Leucht- Spektralklasse
mit dem Gesichtsfeld des Sucherfernroh- | kraftklasse o B A F G K M
res in Metzerlen identisch waren. | A Cep eOri  aCyg oPer PBDra mnPer  oOri
Uberriesen 06 lab BOlab A2la F5lab G2lab K31Ib M2 la
I & Per 17Tau  BTri 16Per eDra oaTau BAnd
T Das CDS (Centre des données stellaires) ist eine Riesen o7l B6 I A5 Il F2 1l G8 Il K511l MO Il
professionelle Datenbank, in welcher Beobach- \ HD 199579 vAnd BAri  ©Per Sonne oDra  2Her
tun%en von Sternen gesammelt und verwaltet Zwerge 06V B5V A5V F7V G2V KOV M3V
werden.
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Eine Schwierigkeit bei der Aufnah-
me der Spektren bildete die Bestim-
mung der optimalen Belichtungszeit. In
unserem Fall war dies die Anzahl Pen-
delbewegungen des Sterns entlang des
Spaltes. Dazu wurden von demselben
Stern jeweils mehrere (bis sechs) Auf-
nahmen mit unterschiedlichen Belich-
tungszeiten gemacht und diese sogleich
entwickelt. Einerseits konnten wir so
das gewonnene Resultat gleich auf sei-
ne Giite iiberpriifen und andererseits
die Belichtungszeiten fiir die weiteren
Sterne abschitzen.

Aber nicht nur die scheinbare Hellig-
keit des Sterns ist fiir die Belichtung
massgebend, sondern auch dessen De-
klination. Je néher ein Stern beim Him-
melspol liegt, desto langsamer bewegt
er sich durch den Spalt und kann somit
die Fotoemulsion pro Pendelbewegung
langer belichten. Bei der Wahl der An-
zahl Pendelbewegungen musste dieser
Effekt mitberiicksichtigt werden.

Eine erste Uberpriifung mit dem
oben erwidhnten Spektralatlas von Ya-
MASHITA Zeigte, dass die zur Spektralklas-
sifikation notwendigen Merkmale auf
den Aufnahmen identifiziert werden
konnten.

Auf diese Weise konnten wir in vier
Nichten 45 Negative gewinnen und alle
21 gewiinschten Sternspektren aufneh-
men, wobei wir die geschitzte Gast-
freundschaft von Herrn Dr. TreEFZGER auf
der Sternwarte Metzerlen in Anspruch
nehmen durften.

Messen der Spektrallinien

Die gewonnenen Aufnahmen beste-
hen aus dem Sternspektrum mit Absorp-
tionslinien und dem Argonspektrum mit
Emissionslinien als Referenzspektrum
(siehe Figur 3). Da die Wellenlingen der
Emissionslinien des Argonspektrums be-
kannt sind, kann man daraus die Wellen-
langen der Absorptionslinien des Stern-
spektrums berechnen. Ziel ist also eine
gemeinsame Vermessung der Positionen
beider Linien in Dispersionsrichtung.

Zu diesem Zweck verwendeten wir
einen Messapparat, der zur Astrometrie
von Zimmerwalder Schmidtaufnahmen
am Astronomischen Institut der Uni Bern
gebaut wurde. Herr Prof. WiLp beniitzt
ihn zur Positionsbestimmung von Kome-
ten, Kleinplaneten und Supernovae. Das
Gerit besteht aus zwei rechtwinklig zu-
einanderliegenden Messachsen, an wel-
chen je ein Nonius angebracht ist. So
lassen sich x- und y-Positionen auf 1 Mi-
krometer (1/1000 mm) genau bestim-
men. Zur Vermessung der Emissions-
und Absorptionslinien ben6tigt man nur
die x-Achse, wobei die Aufnahmen még-
lichst parallel zu dieser in den Messappa-
rat eingelegt werden miissen.

NOTIONS FONDAMENTALES

Zuerst wurden die bekannten Argon-
linien identifiziert. Danach folgte die
kontinuierliche abwechselnde Messung
von Emissions- und Absorptionslinien.
Eine Schwierigkeit war die Unauflos-
barkeit gewisser Argondoppellinien. So
ist z.B. in Figur 3 die erste Argonlinie
von links doppelt. Diese wurden als eine
Linie vermessen, und fiir die Wellenlan-
ge nahmen wir den Mittelwert der bei-
den Wellenldngen. Ein anderes Problem
war die Ausdehnung der Emissionslini-
en, welche oft breiter als die Messmar-
kierung waren. Mehrmaliges Messen
derselben Linie schaffte Klarheit. Auf
diese Weise wurden zehn der 21 Spek-
tren vermessen.

Berechnung der
Dispersionskurve

Zwischen den Wellenldngen der Ar-
gonlinien und deren Positionen auf der
x-Achse besteht in erster Ndherung ein
linearer Zusammenhang. Dieser lisst
sich durch eine sogenannte Dispersi-
onskurve (vgl. ORION Feb. 94, Seite 43,
Figur 3) darstellen: Figur 5 zeigt die Wel-
lenldnge A der Argonlinien in Abhéingig-
keit von deren gemessenen Positionen
x. Ziel ist es nun, die Funktion A(x) zu
bestimmen. In diese konnen dann die x-
Messwerte der Absorptionslinien einge-
setzt werden, um deren Wellenlénge zu
berechnen und diese besser identifizie-
ren zu konnen. Die Funktion, welche die
Messpunkte moglichst genau repréasen-
tiert, nennt man Niherungsfunktion
(Fit). Moglichst genau reprasentieren
heisst, dass die Differenzen zwischen
Messungen und Berechnungen mog-
lichst gering sind. Diese Differenzen

Fig. 5: Dispersionskurve. Die Wellenldnge der
Argonemissionslinien und deren Position auf
der Aufnahme stehen in einem linearen
Zusammenhang. Unterhalb sind schematisch
die Argonemissionslinien aufgezeichnet.
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werden Residuen genannt. Die Berech-
nung einer Naherungsfunktion, in unse-
rem Falle die Bestimmung der Koeffizi-
enten (a,b,c,...) eines Polynoms A(x) = a
+ bx + cx® + dx® + ..., wird durch ein
Computerprogramm vorgenommen.
Nun ist der oben erwidhnte Zusam-
menhang zwischen Wellenldnge und Po-
sition nicht exakt linear. Die Abbildung
des Spektrums unterliegt verschiede-
nen Verzerrungen, hervorgerufen einer-
seits durch die Geometrie des Strahlen-
ganges, andererseits durch das Instru-
ment selber (Optik, Montierung, Halte-

Fig. 6a,b,c: Residuen. Die Differenzen
zwischen gemessenen Werten und durch
eine Ndherungsfunktion berechneten
Funktionswerten werden Residuen genannt.
Diese Funktionen sind hier Polynome ersten,
zweiten und dritten Grades.
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rungen etc.). Eine Gerade, also ein Poly-
nom ersten Grades A(x) = a + bx, reicht
nicht aus, um die Dispersionskurve ei-
nes Argonspektrums darzustellen, denn
die dazugehorenden Residuen in Figur
6a zeigen klare systematische Abwei-
chungen (Trend). Dasselbe gilt fiir die
Residuen einer quadratischen Né&he-
rungsfunktion (M(x) = a + bx + cx?) in
Figur 6b. Erst fiir ein Polynom dritten
Grades (M(x) = a + bx + cx2 + dx®) ver-
schwindet dieser Trend, d.h. die Residu-
en in Figur 6¢ streuen zufillig. Man be-
achte die zehnfach grossere Skala fiir
die Residuen der linearen Niaherungs-
funktion.

So konnten fiir die zehn gemessenen
Spektren je eine Naherungsfunktion
(Satz von je vier Polynomkoeffizienten)
berechnet werden. Ausserdem lieferte
der Koeffizient b des linearen Fits (die
Steigung der Geraden) einen guten Mit-
telwert fiir die reziproke lineare Disper-
sion des Spektrographen. Dieser liegt
bei 107 A/mm.

Bestimmung von
spektroskopischen Parallaxen

Durch Klassifizierung eines Stern-
spektrums lasst sich die Distanz (Paral-
laxe) zu diesem Stern bestimmen. Da
die Spektralklasse ein Mass fiir die Tem-
peratur darstellt, kann aus jener die ab-
solute Helligkeit des Sterns berechnet
werden. Dieser Zusammenhang ist in Fi-
gur 4 ersichtlich und wird mit Hilfe von
Tabellenwerten bestimmt. Diese Werte
ihrerseits beruhen auf Berechnungen
von mittleren absoluten Helligkeiten
von Standardsternen, die mit trigono-
metrischen Parallaxen geeicht wurden.
Aus absoluter und scheinbarer Hellig-
keit lasst sich dann die Entfernung be-
rechnen.? So erhielten wir von Herrn Dr.
TreFZGER drei unbekannte Sternspek-
tren (siehe Figur 10) mit dazugehoren-
den scheinbaren Helligkeiten und die
Aufgabe, die entsprechenden Sternent-
fernungen zu bestimmen.

Die grobe Spektralklassifikation ge-
méiss MK-System lduft nach einem fe-
sten Schema ab (siehe Die MK-Spek-
tralklassifikation), wobei das Vorhan-
densein und das Verhiltnis der Breiten
bestimmter Absorptionslinien entschei-
det. Diese Linien sind jedoch nicht
scharf begrenzt, sondern zeigen den in
Figur 7 schematisch dargestellten Inten-
sitdtsabfall. Die Breite berechnet sich
nun aus jenem Rechteck, dessen Fli-
cheninhalt demjenigen des Intensitéts-
verlaufes entspricht.

2 m-M=-5+5log(r)

NOTIONS FONDAMENTALES

Die Linien zur Klassifizierung sind so
gewihlt, dass eine Zuordnung zu den
Hauptspektralklassen (O,B,A,...) mog-
lich ist. Die Feineinteilung in Leucht-
kraft- und Unterspektralklassen erfolgt
durch die Abschitzung der Breiten ge-
wisser Absorptionslinien. Dies ist allge-
mein schwieriger, da die Breite der Lini-
en zwischen den Spektralklassen und
zwischen den Leuchtkraftklassen konti-
nuierlich variieren kann. In den Figuren
11 bis 13 kénnen wir solche Variationen
erkennen. Unabdingbar ist hier der Ver-
gleich mit Standardsternen aus Atlanten
oder aus unseren eigenen Beobachtun-
gen. Erst der Vergleich mit solchen Re-
ferenzsternspektren ermoglicht eine ge-
nauere Klassifikation. Wir verwendeten
den MK-Atlas «An Atlas of stellar Spec-
tra» (MorcaN, KeenaN, KELLMAN, 1943)
und «An Atlas of low-dispersion grating
stellar Spectra» (ABT, MEINEL, MORGAN,
1968).

Fiir alle drei Ubungsspektren gaben
wir eine «wahrscheinlichste» Klassifi-
zierung an, denn die Unsicherheiten be-
trugen bis zu zwei Leuchtkraft- und vier
Unterspektralklassen. Der Vergleich mit
den Literaturwerten sind in Tabelle 2 zu-
sammengefasst.

Fig. 7: Breite und Position einer
Absorptionslinie. Eine Absorptionslinie zeigt
den hier dargestellten Intensitdtsabfall. Die
Breite einer solchen Linie berechnet sich aus
Jenem Rechteck, dessen Fldcheninhalt
demjenigen des Intensitatsverlaufes
entspricht.

Absorptionslinie

-

5]

]

e

-

n

=]

Q

-

o

—

Position

-

)

) .
= > Breite
2]

[=]

3]

-

=]

=

19Cep 17Tau eTau
unsere Klassifikation B0 la B8V KOl
Literaturwerte 091b Bolll KO
unsere Entfernung 1820 pc 54 pc 45 pc
Literaturwerte 1000 pc 120 pc 45 pc

Tab. 2: Der Vergleich unserer Klassifikation
mit den Literaturwerten.

Zusammenfassung

Die Auswertungen fiihrten zu vier
Erkenntnissen:

Erstens muss das fixe Blockschema
zur Bestimmung der Hauptspektralklas-
sen streng eingehalten werden, d.h.
auch wenn gewisse Linien fehlen oder
andere zusitzlich vorhanden sind, muss
man sich auf die vorgegebenen Linien
beschrianken.

Zweitens ist der Vergleich mit Spek-
tralatlanten und den darin enthaltenen
Referenzsternspektren zwingend. Auch
hier diirfen keine «eigenen» Klassifika-
tionskriterien geschaffen werden.

Drittens ist je nach Lage im HRD die
Leuchtkraftklasse zur Bestimmung der
Sternentfernung entscheidender als die
Spektralklasse. Dies konnen wir in Fi-
gur 4 deutlich erkennen. Schitzen wir
z.B. die Leuchtkraftklasse eines KO II
Sterns um eine Leuchtkraftklasse zu
hoch (also KO0 III), erhalten wir eine ab-
solute Helligkeit, die eine dreifach ge-
ringere Entfernung liefert. Eine falsche
Einschitzung der Spektralklasse fiir
denselben Stern hingegen dndert dessen
absolute Helligkeit (und damit dessen
Entfernung) kaum. Diese aus der Theo-
rie bekannte Erkenntnis konnten wir
durch unsere Ubung nachvollziehen.

Viertens haben die Beobachtungen
gezeigt, dass das Instrumentarium in
Metzerlen sowohl hinsichtlich Auflo-
sungsvermdogen als auch beziiglich Ab-
bildungsqualitit fiir die MK-Spektral-
klassifikation geeignet ist.

ERICH WENGER, MARCEL PROHASKA
Astronomisches Institut der Universitat Bern
Sidlerstrasse 5, CH-3012 Bern

DRr. CHARLES TREFZGER
Astronomisches Institut der Universitat Basel
Venusstrasse 7, CH-4102 Binningen
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«An Atlas of low-dispersion grating stellar
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m: scheinbare Helligkeit, M: absolute Helligkeit, Position
r: Entfernung in Parsec (1 Parsec = 3.3 Lichtjahre) (Lane, 1992)
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Die MK-Spektralklassifikation

Das MK-System ist eine Erweiterung des eindimensionalen Harvard-Systems, d.h. zum Spektraltyp kommt die
Leuchtkraftklasse hinzu (siehe Teil 1, ORION 287, Seite 8). Im MK-Atlas werden alle Spektralklassen einzeln charakte-
risiert und die Merkmale der verschiedenen Leuchtkraftklassen aufgezeigt. So lasst sich ein Blockschema (siehe Figur
8) erstellen, wonach die Sternspektren in die Hauptspektralklassen (O,B,A, ...) eingeteilt werden kénnen. Die im Atlas

abgebildeten Standardspektren dienen dann zur Feineinteilung in Leuchtkraft- und Zehntelsspektralklassen.

Fig. 8: Blockschema zur
Spektralklassifikation mit den vier
entscheidenden Kriterien:

ei ja

e Sind die Balmerlinien Hy, Hd, He, ...
(Wasserstoff) vorhanden? H und K 2 H und K 2
e Sind die H- und K-Linien (Kalzium) - =

vorhanden? nein ja nein
e Wie gross ist das Breitenverhaltnis
zwischen der K- und der Hy-Linie?

o Wie gross ist das Breitenverhaltnis
zwischen der Hy- und der Fe I-Linie?

Absorptionslinie  Wellenlinge [A]
K 3933
H 3968
Hd 4102
Fel 4325
Hy 4340
HB 4861
KH  HS Fel Hy HB lalis
Fig. 9: Absorptionslinien zur Grobklassifikation von Sternspektren.
Die entsprechenden Wellenldngen sind in Tabelle 3 zusammengestellt.
Fig. 10: Ubungsspektren. Diese drei Sternspektren wurden gemdss obigem Blockschema
eingeteilt. Die Resultate sind in Tabelle 2 zusammengestellt.
19Cep 091D

17 Tau B6 III

¢ Tau KO I11
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Fig. 11: A-Sterne. Hellblaue Sterne mittlerer Temperatur (10 000°); Absorptionslinien von
Wasserstoff (Balmerserie) sehr deutlich.

Fig. 12: K-Sterne. Gelb-rote Sterne von geringer Temperatur (5000°); schwache Wasserstoff-
und deutliche Metalllinien.

Fig. 13: Uberriesen. Sternradien von 20 bis 500 Sonnenradien, Temperaturen von 50 000° bis
3000°, Verschiebung des Farbschwerpunktes von blau (links) nach rot (rechts); Variationen
von verschiedenen Absorptionslinien erkennbar.

o Cyg A2I]la
BTri A5III
BAri A5V
nPer K3Ib
oTau K5 III
cDra KOV
ACep 06 Iab
eOri BOIab
o Cyg A2]1a
oPer F5Iab
BDra G2Iab
NnPer K3Ib
oaOri M2Ia

L.»:
L~
W,
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