Diese Aufgabe zeigt ein wichtiges
Verfahren in der Astrometrie, das
auch in anderen
Zusammenhéngen verwendet
wird. Berechne den Radius der
Sonne aus dem gemessenen
Winkeldurchmesser 1919".

Die Masse haben wir schon im
Kap. 2.3 bestimmt. Berechne
daraus die mittlere Dichte der
Sonne und vergleiche mit
bekannten Materialien.

Die Schwerebeschleunigung
(oder Ortsfaktor) ldsst sich mit
dem Gravitationsgesetz

berechnen. Vergleiche hierzu die

beiden gédngigen Verfahren zur
Berechnung der
Gravitationskraft.

Die Sonne heizt stéandig mit ihrer
Strahlung die Erde, sonst wére
die ein Eisklumpen mit
Weltraumtemperatur (-273°C).
Zur Bestimmung der Leistung
dieser Einstrahlung gibt es
mehrere einfache Experimente,
eines davon ist hier dargestellt.
Auf Leifiphysik findest Du diesen
und weitere Versuche unter
Teilgebiet Astronomie — Sonne —
Versuche.

Nur ein winziger Teil der Sonnen-
strahlung trifft auf unsere Erde.
Mit einem mathematischen
Modell berechnen wir die
gesamte Leistung, die die Sonne
permanent abstrahlt. Berechne
diese unter Verwendung einer
virtuellen Kugel um die Sonne,
deren Radius bis zur Erde
reicht.

3. Die Sonne
3.1 Vermessung der Sonne
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Messung der Einstrahlungsleistung auf die Erde - Solarkonstante
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Mit der Solarkonstanten haben wir
einen wichtigen Wert fiir das
globale Klima, Nutzung von
Solarenergie, efc. .

a) Berechne die gesamte auf die
Erde auftreffende Solarleistung
sowie die jahrlich eingestrahite
Energiemenge.

b) Vergleiche die Daten mit der
Leistung eines grof3en Kraft-
werksblockes (ca. 1 GW) sowie
mit der pro Jahr weltweit
genutzten Energie (13276 Mio t
Olidquivalent in 2017).

Entscheidend fiir den Wert der
Solarkonstante auf der Erde ist
unser Abstand zur Sonne. Eine
typische Fragestellung bei
Aufgaben zu Planeten oder
Raumsonden ist die nach der
Solarkonstanten am jeweiligen
Ort. Berechne die
Solarkonstante fiir Merkur.

Selbst-Check:

» Radius, Masse, Dichte,
Schwerebeschleunigung

* Messung der Solarkonstanten

* Leuchtkraft

« Vergleiche zum Energieumsatz

Gesamte Einstrahlungsleistung auf die Erde:
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Aufgabe:

Zum Thema passen die ersten Fragen aus dem Leifitest ,Quiz zur Sonne“. Suchbegriff auf
Leifiphysik: ,quiz sonne”.

Zu dem Versuch mit dem Erimeyerkolben findest Du auf Leifiphysik ein Messbeispiel zur
Auswertung (Fundstelle siehe Folie 2).

3.1 Vermessung der Sonne 4



Die Spektralanalyse des Lichts ist
die wichtigste Analysemethode
zur Untersuchung von Sternen.
Das Spektrum der Sonne wurde
erstmals Anfang des 19. Jahr-
hunderts durch den bayerischen
Handwerker und Wissenschaftler
Joseph von Fraunhofer
beobachtet.

Bei der Farbzerlegung mit
Prismen oder Gittern treten je
nach Lichtquelle unterschiedliche
Spektren auf.

Schickt man das Licht einer
Gliihbirne durch ein erhitztes
Gas, so entsteht ein
"umgekehrtes" Linienspektrum.

Fraunhofer revolutionierte als Leite
der Glashditte in Benediktbeuern
die Glasherstellung und konnte die
weltweit besten Linsen und
Prismen fiir optische Geréte
herstellen. Damit gelang ihm selbs.
eine entscheidende Entdeckung im.
Sonnenlicht.

Das Licht (Strom von Photonen)
entsteht beim Wechsel eines
Atoms zwischen verschiedenen
Energieniveaus, die Absorption
erfolgt analog (siehe 9. Jgst.).
Animationen zu den verschiedenei
Vorgéngen findest Du auf
Leifiphysik unter:

Teilgebiet Atomphysik —

Atomarer Energieaustausch.

Durch diese Mechanismen
lassen sich den diskreten
Spektren eindeutig die zugrunde
liegenden Atomsorten

(Elemente) zuordnen.

Dies erfolgte erst mitte des 19.
Jahrhunderts durch Kirchhoff und
Bunsen. Das atomare Modell
entwickelte Nils Bohr zu Beginn
des 20. Jahrhunderts.
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Wir beschrénken uns hier auf den
Wasserstoff, weil er das wichtigste
Element in Stemmen ist und das
Atom eine einfache Analyse der
Energieniveaus zulésst. Die
Aufgabe entspricht dem Abitur
2008, GK A3-1:

Rydberg und Ritz fanden fiir die
Wellenldngen des
Wasserstoffspektrums die linke
Formel .

a) Leite daraus fiir die
Energieniveaus die rechte
Formel her.

b) Berechne die 3 niedrig-sten
Energieniveaus sowie die
lonisierungsenergie.

c) Skizziere ein einfaches
Energieniveauschema.

d) In der Balmerserie fasst man
die Ubergénge zusammen, die
bei n=2 landen. Bestimme den
Bereich der Wellenldngen
hierfiir.

e) Die Lymannserie umfasst die
Ubergénge nach n = 1. Zeige,

dass diese im UV-Bereich liegen.

In einem einfachen Versuch
kénnen wir die Auswirkung des
Absorptionsmechanismus
darstellen. Wir beleuchten hierzu
eine Flamme mit einer Natrium-
dampflampe sowie mit einer
normalen Glihbimne. In die
Flamme halten wir dabei eine
Probe Kochsalz.

Beschreibe Deine Beo-
bachtung und erklére sie.

Selbst-Check:

» Emissions- und
Absorptionsspektrum

+ kontinuierliches und diskretes
Spektrum

+ atomare Mechanismen

* Energieniveauschema

Energieniveauschema des Wasserstoffatoms
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Aufgabe:

Eine interessante Fragestellung findet sich in der Abituraufgabe ,Sonnenspektrum” von
2010. Suchbegriff auf Leifiphysik: ,sonnenspektrum 2010

Zu den Energieniveaus des Wasserstoffatoms passt perfekt Buch S.78/2.
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Am Ende des 19. Jahrhunderts
befassten sich Physiker intensiv
mit der Natur elektromagnetischer
Strahlung, die Errungenschaften
der drahtlosen Kommunikation
gehen z.B. auf diese Arbeiten
zurtick (Hertz). Planck, Boltzmann
und Wien untersuchten dabei auch
die thermische Strahlung, die von
Kérpern abgegeben und
aufgenommen wird.

Uberlege: Weshalb verwendet man
in diesem Zusammenhang den
Begriff schwarz? Findest Du die
gute Absorption von schwarzen
Korpern im Alltag wieder?

Stefan und Boltzmann entdeckten
experimentell einen Zusammen-
hang fiir die Leistung, mit der
Kérper strahlen.

Von welchen Gréflen kénnte
diese Strahlungsleistung
abhdngen?

Aus der Formel ergibt sich auch die
merkwiirdige Aussage, dass selbst
sehr kalte Kérper (z.B. 1 K=-272 °C)
bereits Wérmestrahlung abgeben. In
einer warmen Umgebung nehmen die
aber deutlich mehr auf.

Berechne die Oberfldchen-
temperatur der Sonne! Verwende
hierzu die Strahlungsleistung der
Sonne, die wir in der
vergangenen Stunde aus
Messdaten bestimmt haben.

3.3 Die Strahlungsgesetze

Waérmestrahlung, Emission

Jeder Korper gibt aufgrund seiner Temperatur und Oberflachenstruktur Energie in Form von
elektromagnetischer Strahlung an seine Umgebung ab. Abhéngig von der Frequenz
klassifizieren wir diese Strahlung in infrarot, sichtbar, ultraviolett, ...

i WINR/ROW.

Waérmestrahlung, Absorption

Jeder Kérper nimmt aufgrund seiner Temperatur und Oberflachenstruktur Energie in Form von
elektromagnetischer Strahlung aus seiner Umgebung auf. (infrarot, sichtbar, ultraviolett, . ...)

Absorptionsvermégen:
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"Schwarzer Kérper”
Ein Kérper, der einfallende Strahlung vollsténdig absorbiert, \

wird in diesem Zusammenhang als "schwarz" bezeichnet.
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Stefan-Boltzmann-Gesetz fiir Abstrahlung !bei schwarzen Kérgern!

Die Strahlungsleistung eines Kérpers ist proportional zu seiner
vasten. Pofen< newss 0.4
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Héhere Temperaturen fiihren dazu,
dass sich der Schwerpunkt der
spektralen Verteilung zu kleineren
Wellenléngen verlagert. Diese
korrespondieren mit héheren
Photonenenergien, was ja Sinn
macht. Uberlege, warum bei
h6heren Temperaturen die Fldche
unter den Funktionsgraphen
gréRer werden.

Das Intensitdtsmaximum der
Sonnenstrahlung, die wir auf der
Erde empfangen, liegt bei

Anax = 500 nm (gelb). Berechne
daraus die Oberflaéchentemperatur
der Sonne.

Das Spektrum unserer Sonne folgt
ziemlich gut der Theorie vom

schwarzen Strahler (siehe Buch S. 87

unten). Die spektrale Verteilung hat
ihren Schwerpunkt im sichtbaren
Bereich. Teile der UV- und Infrarot-
Bereiche sind auf der Erde nicht
beobachtbar.

a) Warum stimmen die Spektren
auBerhalb und auf der Erde nicht
liberein?

b) Welchen Einfluss hat das
terrestrische Spektrum auf die
Evolution der Lebewesen.

Selbst-Check:

» Emission und Absorption

« Stefan-Boltzmann-Gesetz

* Wien'sches
Verschiebungsgesetz

Wien'sches Verschiebungsgesetz RSO o i i sl S SRS

Jeder Koérper sendet Strahlung fast im gesamten
elektromagnetischen Spektrum unterschiedlicher
Wellenléngen aus. Deren Auftreten ist nicht
gleichmégig verteilt, sondern folgt einer
spezifischen Verteilung (siehe Graphik).
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Aufgabe:

Um das Wien‘sche Verschiebungsgesetz geht's in der Abituraufgabe ,Strahlung“ von 2005.
Suchbegriff auf Leifiphysik: ,strahlung 2005".

3.3 Die Strahlungsgesetze 4



Unter Milliarden von

Himmelskérpern ist die Erde einer

von sehr wenigen, deren
Umgebungsbedingungen Leben

ermdglichen. Die wichtigste Grof3e
ist dabei die durchschnittliche Erd-

temperatur.

Beschreibe die beiden
Strahlungsmechanismen, aus
denen sich die Erdtemperatur
ergibt.

Sobald sich ein Planet in einem
bestimmtem Abstand von einer
Sonne gebildet hat, wird in
kosmologisch kurzer Zeit ein
stabiler Zustand zwischen den
beiden Mechanismen erreicht.
Beschreibe das
Zustandekommen.

Ausgehend von der eben
gefundenen Gleichgewichts-
bedingung kannst Du die

3.4 Temperatur von Planeten

Das Strahlungsgleichgewicht
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Berechnung der Gleichgewichtstemperatur fiir die Erde

Temperatur an der Erdoberfliche —

berechnen. Nutze hierbei die

Daten und Mechanismen aus den

Kapiteln 3.2 und 3.3.
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Die tatséchliche mittlere
Erdtemperatur weicht vom
berechneten Wert erheblich ab.
Hauptgrund ist der dédmmende
Effekt der Erdatmosphére, die
vor allem die Abstrahlung
reduziert. Die Diskrepanz
vermittelt eine Vorstellung fiir
deren Bedeutung.

Nicht
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istin erllchkert nur eine ganz danne Schicht um
die Erde.

0

“**g,;(f\(t

ds



Bei der Berechnung sind wir von
einer vollsténdigen Absorption

Albedo und Absorptionsgrad

der Solareinstrahlung
ausgegangen. Ein Teil dieser
Einstrahlung wird aber sofort

beim Eintreffen von der Erde ins
All reflektiert. Diesen Effekt
beschreiben wir mit dem Begriff
Albedo.

Wiederhole die Berechnung der
Erdtemperatur. Beriicksichtige
dabei die verminderte
Absorption! Die Albedo der
Erde betrdgt 34%.

Tatséchlich ist auch diese
Berechnung nicht "sauber”. Eine
reduzierte Absorption bringt auch
immer eine reduzierte Emission
mit sich, da wir dann nicht mehr
von einem "schwarzen Strahler"
sprechen kénnen.

Die Temperatur unterlag in der
Erdgeschichte erheblichen
Schwankungen. Interpretiere das
Doppeldiagramm.

Seit der letzten Eiszeit vor etwa
20.000 Jahren waren CO2-Kon-
zentration und Erdtemperatur sehi
stabil, ein wichtiger Faktor bei der
Entwicklung der Zivilisation.

In welchem Zeitraum begann
sich die Erdtemperatur zu
verdndern? Welche Prognosen
fiir die weitere Entwicklung sind
hier dargestellt?

Selbst-Check:

« Strahlungsgleichgewicht

» Berechnung der Temperatur
eines Planeten

* Albedo und Absorption

* Treibhauseffekt und
Klimawandel
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Schwankungen bei CO2-Konzentration und Erdklima

Di aus R Der Kii

Aktuelle Klimaentwicklung s

Temperaturabweichung °C

Aktuelles:

Informiere Dich im Intemet (iber den aktuellen Stand bei der Bekédmpfung des
Klimawandels und mache Dir Gedanken, welche Méglichkeiten Du selbst hast,
dabei mitzuhelfen.

3.4 Temperatur von Planeten
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Wir wissen aus fossilen Funden, 3.5 Energieerzeugung im Inneren der Sonne

dass die Erde seit mindestens 3 :
Disnherige Abstraniung
1 Mrd. Jahren von Lebewesen Bisherige Abstrahiun

bevélkert ist. = i _ A 9
Berechne die von der Sonne in E P ¢ = ‘3‘8‘/10 - .40 36524 .60.60 s
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Die Spektralanalyse des Sonnen- Modell: Kernfusion - Prinzip

lichts ergibt einen hohen Wasser- O n mp = 1,007277 u

stoffgehalt der Sonne. Das legte die 1 mn = 1,008665 u
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Berechne den Massendefekt On
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Nach Einstein sind Masse und Energie dquivalent. Das Verschwinden von Masse bedeutet
die Freisetzung von Energie gemaf der beriihmten Formel

Massendefekt:
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Anzahl der Fusionen in 1 Mrd. Jahren:
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Tats_échlich erfolgt der Bau_:’;}fé&er Proton-Proton-Reaktion (p-p-Zyklus) . e ..
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Jedes frei werdende Positron féngt

sich ein Elektron und I6st sich mit Verfiighare Energie aus der p-p-Reaktion

diesem in Strahlung auf. Dadurch Paarvernichtung o o Q

entsteht zusétzliche Energie. ette- > y+ A,02 KoV \

Berechne die freiwerdende y -

Energie (Positronen haben Mosbey = Ztn, = 2. 56888 0~ w = 4,09746 . A0~ :

dieselbe Masse wie Elektronen).
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Neutrinoflucht

Die Neutrinos, die in der Gesamtreaktion entstehen, fliichten aus der Sonne und
tragen dabei eine Energie von 2 - 0,26 MeV daven:

Berechne die letztlich fiir die
Sonne verfiigbare Energie aus
einer Heliumfusion im p-p-

Zyklus. Energiebilanz gesamt
—%c? ?(I' :ZH?(/ 7/(023‘(((/ JOZG[L(*”‘/__ 7/2 F({(/
E . | g E t PR
Selbst-Check:
« Modelle zur Energieerzeugung Aufgabe:
der Sonr.ie A Die Abituraufgabe ,Sonneninneres” aus 2007 passt ab Teilaufgabe b) perfekt in den
* Kernfusion - Prinzip aktuellen Stoffbereich. Suchbegriff auf Leifiphysik: ,sonneninneres 2007".
» p-p-Reaktion

« Paarbildung und Neutrinoflucht ] )
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An dieser Stelle taucht ein neuer
Materiezustand auf (nach fest,
fltissig und gasférmig), der in der
Physik des 20. Jahrhunderts eine
groRe Bedeutung erlangt hat fir
das Materieverhalten bei hohen
Energiedichten.

Der Ablauf einer Kernfusion ist
alles andere als einfach oder
naheliegend, da eine
aulergewéhnlich groRe Kraft
versucht, die Protonen am
fusionieren zu hindern.

Beachte: die Coulombkraft
zwischen Punktladungen wachst
mit 1/r2 |

Eigentlich miisste das Plasma eine
Temperatur von etwa 1 Mrd. K
erreichen, damit ein durch-
schnittliches Proton schnell genug
ist, um die CoulombabstoBung zu
uberwinden. Doch selbst im Inneren

der Sonne herrschen "nur" 15 Mio K.

Damit es doch klappt, helfen zwei
"Tricks" der Natur, die Maxwell-
Verteilung und der Tunneleffekt.

Der Tunnel-Effekt ist fir uns
schwer zu verstehen, da wir mit
der Quantenphysik nicht vertraut
sind. Es ist eine Eigenheit von
Quantenobjekten (zu denen auch
unsere Protonen z&hlen), dass sie
zwischen zwei Orten wechseln
kénnen, obwohl sie sich im
Bereich zwischen diesen Orten
nicht aufhalten kénnen.

3.5 Energieerzeugung im Inneren der Sonne(2)

Plasma

einen einheitlichen Brei bilden, diesen Materiezustand nennt man Plasma.

CoulombabstoRung bei p-p-Reaktion O-» «-0O

Damit zwei Protonen miteinander verschmelzen (fusionieren) kénnen,
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Natirlich kann man au3er Helium Fusion hoéherer Elemente 4 wittlere Bin senergie pro Nukleon in MeV
auch andere Atomkerne aus i “re
Nukleonen oder kleineren NI s ¥ 12
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Reaktionen verlaufen exotherm, wenn die Bindungsenergie pro Nukleon
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der Nukleonen und der Masse de: = 26 A 00177« 4+ 30 4008665 u = 8¢ ¢4G 152
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Bindungsenergie pro Nukleon.
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Neben der p-p-Reaktion finden sich noct L,
andere Méglichkeiten, aus Wasserstoff Der Bethe-Weizsédcker-Zyklus RO 4 IHY - BN* 44

Helium 2u fusionieren. Die berihmteste Bei niedrigen Temperaturen ist eine Fusion von Protonen zu

wurden von den Physikern Bethe und 5 sinw .
Weizsdicker unabhangig voneinander Helium dadurch méglich, dass Kohlenstoffkerne quasi als

'

BN* 5 BC +et + 1,

gefunden. Berechne die freiwerdende Katalysatoren dienen, die am Ende des Fusionsprozesses
Energie im 3. Schritt des Bethe- wieder in ihrer Ursprungsform vorliegen (siehe
Weizsécker-Zyklus. Reaktionstabelle). 0T +]HF » UNT 1y

UN' 41" - B0 4y

Bsp: Fusion von Stickstoff

1BOY 5 BN* et + 1

Durch solche Reaktionen ' IBN* 4 1HY — 201 1+ 4Het
entstanden alle Elemente, C13+p — N14 +Energie 7 1 _ 6_ 2
die wir im Universum VU\ - _ . ) entnommen aus leifiphysik de
vorfinden, durch Fusion in vork. = Wae ., 4 LM? = A3 G006 ¢, +A,002277
friiheren St i =

el = AU,007UAq m, = 1,007277 u

. 2 Mc43 = 13,000064 u

Al = AY 0073 Ay - -/f3,0/76/)23§(4 =8 A A0 Myyq = 13,999236 u
! = -27

t = T -3 ) - 1u=1,66054 .10?" kg
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Hier passt gut die Fusion von Deuterium zu Helium aus der p-p-Reatktion. Suchbegriff auf Leifiphysik:
relativer massendefekt”



Obwohl! wir aufgrund der hohen
Temperaturen die Sonne nicht
betreten kénnen, wissen wir
aufgrund von Beobachtungen ihrer
Oberflache und durch
thermodynamische Modelle schon
einiges dber ihren inneren Aufbau.
Liste die dargestellten Zonen
von innen nach auBlen auf.

Die Aktivitétserscheinungen an der

Oberfléche, die auch in der Graphik

Ahnlich wie unsere Erde zeigt auch die Sonne im Inneren eine ausgeprégte Zonenstruktur.
Die einzelnen Zonen unterscheiden sich hinsichtlich

uau@ QQ Zidaw o ol

dargestellt sind, werden wir im
n&chsten Kapitel behandeln.

Beaclde
Logavilhwacly
¥ elnts

Im folgenden findest Du die
einzelnen Zonen detailliert
beschrieben.

Den Energietransport vom Kern
nach aullen kénnte man iiber
einfache Wéarmeleitung nicht
erkléren. Deshalb sind die
Mechanismen zum Wérmetransport
in den weiteren Zonen von
besonderer Bedeutung.

Auf die gleiche Weise entstehen
blubbernde Konvektionszonen
beim Kochen von Pudding.

3.6 Aufbau der Sonne
Zonenstruktur

Graphlk aus geo de, Quelle: Nasa
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Kernzone (bis etwa 0.2 Ry)

nur hier ist die Temperatur so hoch, das ... stattfindet

Strahlungszone (bis etwa 0.85 Ro)

A H(C hf\Q‘P

Warmetransport durch die Zone dauert etwa ..ol o,

Konvektionszone (fast bis aulen)
Temperatur %)‘““% — Kerne und Elektronen bilden

atomare Struktur der Materie behindert ... A S T

v=1km/sT \ 1000km]

Querschnitt
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Ahnlich wie bei unserer Erde gibt Photosphdre (die letzten 200 km)

es auch bei der Sonne Schichten K

mit geringer Dichte, die die bildet den /D‘C(M(Q)WQO“J der Sonne. Von dort kommt das Sonnenlicht, das
eigentliche Kugel umhdillen. wir sehen. Die Granulation darunter scheint aber durch.

Darauf bezieht sich die Wortwahl

"-sphére".

Chromosphére (bis zu 10.000 km iiber der Photospére)

Bereich fithren im Spektrum zu Aeﬁ@ lmgu’“ (%) (I:’Q"“‘ {""p ' die die

Identifikation von chemischen Elementen auf der Sonne erlauben.

l;:l(x»{x;.:.liz:l;‘t:&l}tll:yl»‘j):l.'I-Il:I‘th‘,-I:I"illiiti"lfi“i‘[‘:lI‘,’L"‘
Wellenlange in nm
beide Abbn. aus wikipedia.de

Korona (bis weit auerhalb)

— SDIAMQU\wwd ..... wv AA (v.a. Protonen und Elektronen)

. %
Sichtbare Strahlung hat “aﬂ)w\ ¢l Lo d

deshalb nur wéhrend ... QYU € {4 ’JL‘“ U sichtbar.

3.6 Aufbau der Sonne
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Fur den Fall, dass die Ausfiihrungen Sicherheitshinweis: Sonnenbeobachtun
uber den Aufbau der Sonne zur
Beobachtung anregen, schlielich noch 5 -
der allfillige Sicherheitshinweis, der Keine Beobachtung der Sonne direkt

wirklich ernst genommen werden sollte. oder mit Fernrohren oder anderen Linsensystemen.

Der Anstieg von Patienten in Erblindungsgefahr!
Augenkliniken nach Beobachtungen bei

Sonnenfinsternissen belegt die
Gefahren, die von unbedachter
Sonnenbeobachtung ausgehen.

Bildquelle: Nasa

Selbst-Check: Aufgabe:
» Zonenaufbau

Kernzone, Strahlungszone,
Konvektionszone

* d&uBere Sphéren

* Sicherheitshinweis

Eine wesentliche Komponente fiir das Aussehen der Sonne sind die Granulen, die sich
in der Konvektionszone ausbilden. Eine passende Aufgabenstellung hierzu ist die
Abituraufgabe ,Granulen” aus 2003. Suchbegriff auf Leifiphysik: ,granulen 2003".
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