
Diese Aufgabe zeigt ein wichtiges
Veiahren in der Astrometrie. das
auch in anderen
Zu sammenh ängen ve nuendet
wird Berechne den Radius der
Sonne aus dem gemessenen
Winkeldu rchmesser 1 91 9".

Die Masse haben wir schon int
Kap 2 3 bestimmt Berechne
daraus die milllere Dichte der
Sonne und vergleiche mit
bekan nten Materialie n.

Die Schwerebesc h le un igung
(oder Ortsfaktor) lässt sich mit
de m G ravitationsgesetz
berechnen. Vergleiche hierzu die
beiden gängigen Verfahren zur
Berechnung der
Gravitationskraft.

Die Sonne heizt ständig mit ihrer
Strahlung die Erde. sonst r.4/äre

die ein Eisklumpen mit
We ltra u m te m pe ratu r ( - 27 3" C )
Zur Bestimmung der Leistung
dieser Einstrahlung gibt es
mehre re einfache Ex pe ri me nte,
eines davon ist hier dargestelll
Auf Leifiphysik findest Du diesen
und weitere Versuche unter
Teilgebiet Astronomie - Sonne -
Versuche

Nur ein winziger Teil der Sonnen-
strahlung trifft auf unsere Erde
M it ei nem mathem ati sche n
Modell berechnen wir die
gesamte Leistung, die die Sonne
permanent abstrahlt Berechne
diese unter Verwendung einer
viftuellen Kugel um die Sonne,
deren Radius bis zur Erde
reicht.
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Berechnunq der qesamten Abstrahlunqsleistunq - Leuchtkraft
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3. Die Sonne
3.1 Vermessung der Sonne
Radius

ionf= ß,s

R, = r'+ofl {O = ,l,t+§'/D^^rn' iun -{!lgt '
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Masse und Dichte der Sonne

V= $ii- n! = äfi'. 
(G,§'tÜ-)a = /1,4',107+m3

Schwerebeschleuniqunq an der Oberfläche

t= G'

Messunq der Einstrahlunqsleistunq auf die Erde - Solarkonstante
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Mit der Solarkonstanten haben wir
einen wichtigen Wefi ftir das
globale Klima, Nutzung von
Solarenergie etc
a) Berechne die gesamte auf die
Erde auftreffende Solarleistung
sowie die jährlich eingestrahlte
Energiemenge.
b) Vergleiche die Daten mit der
Leistung eines großen Kraft-
werksblockes (ca. 1 GW) sowie
mit der pro Jahr weltweit
genutzten Energie (13276 Mio t
ötäquivalent in 2017).

Entscheidend für den Wert der
Solarkonstante auf der Erde ist
unser Abstand zur Sonne Eine
typisch e F rage ste ll u ng be i
Aufgaben zu Planeten oder
Raumsonden ist die nach der
Solarkonstanten am jeweiligen
Ort Berechne die
Solarkonstante für Merk ur.

Selbst-Check:
. Radius, Masse, Dichte,
Schwerebeschleunigung

. Messung der Solarkonstanten

. Leuchtkraft

. Vergleiche zum Energieumsatz

Gesamte Einstrahlunqsleistunq auf die Erde:
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Musteraufqabe: Solarkonstante für andere Planeten
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Aufqabe:

Zum Thema passen die ersten Fragen aus dem Leifitest,,Quiz zur Sonne". Suchbegriff auf
Leifiphysik: .,q uiz sonne"

Zu dem Versuch mit dem Erlmeyerkolben findest Du auf Leifiphysik ein Messbeispiel zur
Auswedung (Fundstelle siehe Folie 2)
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Die Spektralanalyse des Llchts t,sf

d ie wichtig ste An a ly se meth ode
zur Untersuchung von Sternen
Das Spektrum der Sonne wurde

erstmals Anfang des 19 Jahr-
hundefts durch den bayerischen
H a ndwe rker u nd Wi ssenschaftler
Joseph von Fraunhofer
beobachtet

Bei der Farbzerlegung mit
Prismen oder Gittem treten je
n ach Lichtq ue I le u nte rsch iedliche
Spektren auf.

Schickt man das Licht einer
Glühbirne durch ein erhitztes
Gas. so entsteht ein
" u m ge ke h fte s" Li n i e n spe ktru m.

Fraunhofer revolutioniefte als Leiter
der Glashütte in Benediktbeuern
die Glasherstellung und konnte die
weltweit besten Linsen und
Prismen für optische Geräte
herstellen. Damit gelang ihm se/bst
eine entscheidende Entdeckung im
Sonnenlicht

Das Licht (Strom von Photonen)
entsteht beim Wechsel eines
Atom s zwi sch e n ve rsch i ede n e n

Energieniveaus, die Absorption
erfolgt analog (siehe 9 Jgst )
Animationen zu den verschiedenen
Vorgängen findest Du auf
Leifiphysik unter:
Teilgebiet Atom physik -
Atom a re r En e rg ie a u sta u sc h

Durch diese Mechanismen
lassen sich den diskreten
Spektren eindeutig die zugrunde
liegenden Atomsorten
(Elemente) zuordnen.

Dies erfolgte erst mitte des 19
Jahrhunderls durch Kirchhoff und
Bunsen Das atomare Modell
entwickelte Nils Bohr zu Beginn
des 20 Jahrhunderts

3.2 Spektralanalvse
Em iss ionsspe ktrum
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Wir bescfuänken uns hier auf den
Wasserstofi weil er das wichtigsle
Element rn Slemen rsl und das
Atom eine einfache Analyse der
Energieniveaus zulässt Die
Aufgabe entspricht dem Abitur
2008, GKA3-1:
Rydberg und RiE fanden für die
Wellenlängen des
Wasserctoffspeffirums die linke
Formel .

a) Leite danus filr die
Energieniveaus die r*hte
Formel her.
b) Berechne die 3 niedrtgsten
Energieniveaus sowrie die
lonisierungsenergie.
c) Skizziere ein einfaches
Energieniveauschema.
d) ln der Balmercen'e fasst man
die Übergänge zusammen, die
bei n=2 landen. Bestimme den
Bereich der Wellenlängen
hiertür.
e) Die Lymanlserie umfassf die
Ubergänge nach n = 1. Zeige,
dass diese im UV-Bereich liegen.

Eneroieniveauschema des Wasserctoffatoms
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c,,;1 0yrr,yn qr,+ Gru$Jniveo» fr.o Ät

{=0, (Lu-+) = R,(r-*)

Eei'L'g 'h';

cLb

E3

tr4

)En-f.. * = h.c.R"(l-*r) /

=),rß.4t6"vs. 3.ß2' 'tPg?' 'r.t 5 'U- ir)

= Ä3g oV'(l- *')
E". OeV j Ee= ,lop-eV i Eo= 4crl"V i Eo= Ä3'6eV

ügxen aEmin = /(l,ÄeV- f,,rl.oV '4,5d1

AE'lLä}.8=W
l'- '.619nm

6Eaox = Ä!,|c-v''o|"dt = 3'4oV

l';n = 365-nm
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ln einem einfachen Versuch
können wir die Auswirkung des
Ab so rptio n s m e ch a n i sm u s
darstellen Wir beleuchten hierzu
eine Flamme mit einer Natrium-
dampflampe sowie mit einer
normalen Glühbirne ln die
Flamme halten wir dabei eine
Probe Kochsalz.
Beschreibe Deine Beo-
hachtung und e*läre sie.

Selbst-Check:
. Emissions- und
Absorptionsspektrum

. kontinuierliches und diskretes
Spektrum

. atomare Mechanismen

. Energieniveauschema

Ein Experiment zur (Resonanz-t Absorotion
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Aufoabe:

Eine interessante Fragestellung findet sich in der Abituraufgabe ..sonnenspektrum,, vop
201 0. Suchbegriff auf Leifiphysik:,,sonnenspektrum 201 0,.
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Am Ende des 19 Jahrhundefts
öefassten sich Physiker intensiv
mit der Natur elektromagnetischer
Strah lung, die Erru nge n schaflen
de r drahtlo se n Komm u n ikation
gehen z B auf diese Arbeiten
zurück (Herlz) Planck, Boltzmann
und Wien untersuchten dabei auch
die thermische Strahlung die von
Körpern abgegeben und
aufgenommen wird

Ubeilege: Weshalh verwendel man
in diesem Zusammenhang den
Begriff schwarz? Findest Du die
gule Absorption von schwarzen
Körpern im Alltag wieder?

Stefan und Boltzmann entdeckten
experi mente ll e inen Zu sam me n-
hang für die Leistung, mit der
Körper strahlen
Von welchen Größen könnle
di ese Strah I u n g s lei stun g
abhängen?

Aus der Formel ergibt sich auch die
merkwürdige Aussage dass se/bst
sehr kalte Körper (z B 1 K = - 272 "C)

bereits Wäftnestrahlung abgeben ln
einer warmen Umgebung nehmen die
aber deutlich mehr auf.

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

e"p , i(o.ßh.0"&n, Sonü1 
,

3.3 Die Strahlunqsqesetze
Wärmestrahlunq, Emission

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

Wärmestrahlunq. Absorotion

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

Absorpti onsvermöqen:

Aboqtb6gvennägzn x =

"Schwarzer Köroer"
Ein Körper. der einfallende Strahlung vollständig absorbiert
wird in diesem Zusammenhang als "schwaz" bezeichnet
Experimentell realisiert man das als Hohlraum mit Loch

schrrmrz o.b.socbia-t besonden-u t"f,
Gcrno*,rrenbtctt im Aulo, lh.rrc.nc

UA;f"^n6)

Stefan-BoltTmann-GesetT fiir Ahstrahlrrno Ibci schwaze n Körnern!
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Die Strahtungsteistung eines Körpers rst proportionat zu seiner Ober,flÄfhO
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Wien'sches Verschiebunqsoesetz

Jeder Körper sendet Strahlung fast im gesamten

elektromagnetischen Spektrum unterschiedlicher
Wellenlängen aus Deren Auftreten ist nacht

gleichmäßig verteiJt, sondem folgt einer

spezifi schen Verteilung (siehe Graphik).

Dabei ist die

ArEt6gttr!.S.rM

Höhere Tbmperaturen

führen dazu, dass sich der
Sc hwe rpun h de r spe ktrale n
Verteilung zu kleinercn
We I le nl rin ge n ve rl oge rt.
D i e s e larre spondie re n mit
höhere n P hotone ne nergi en,

was ja Sinn macht.
Überlege, warum bei
höheren Tbmperaturen di e

Flciche unter den
Funkt i on s graphe n gröfi e r
werden.

D as I nte ns it dt s maximum
der Sonnenstrahl ung, die
wir auf der Erde
empfongen,liegt bei
)"^*= 500 nm (gelb).
Berechne daraus die
O b erJl tic h e nt e mp er al ur d e r
Sonne

I indi*A,t p "p, är hrnax

lr*'T = b b=2.9 10im K

t,(onstomte

T--

n-- Jntemsi
charaktenstisch Iür der Temperatur

E:
llp

Das Spefurum unserer Sonne

folgt ziemlich gut der Theorie
vom scltwarzen Strahler (siehe

unten). Die spektrole Verteilung
hat ihren Sclwerpunh im
sichtbaren Bercich. kile der W-
und Infrarot-Berciche sind auf
der Erde nicht beobqchtbar
a) Warum stimmen die Spektren
aufierhalb und auf der Erde
nicht überein?
b) Welchen Einfluss hat das
terrestrische Spehtrum auf die
Evolution der Lebewesen.

5trahlungrintensitat rn -$
r m-Pm

Einfluss derAtmosphäre auf das beobachtbare Spektrum

/*mospl'üf )-

2000
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Selbst-Check ffi*üä3ffi#ffi@m'
. Emission und Absorption Auftabe:
. Stefan-BolEmann-Gesetz Um das Wien'sche Yerschiebungsgesetz geht's in der Abiturmtfgabe
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13 Die Sonne 3.3 Die Strahlungsgesetze
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Unter Milliarden von
Himmelskörpern ist die Erde einer
von sehr wenigen, deren
U mge b u ng sbedin gu nge n Le be n
ermöglichen Die wichtigste Größe
ist dabei die durchschntttliche Erd-
temperatur.
Beschreibe die beiden
Strah I un gsmecha n i sme n, aus
denen sich die Erdtemperatur
ergibt.

Sobald sich ein Planet in einem
beslimmtem Abstand von einer
Sonne gebildet hat, wrird in
kosmologisch kurzer Zeit ein
stabiler Zustand zv'lischen den
beiden Mechanismen erreicht
Beschreibe das
Zuslandekommen.

Die tatsächl iche m ittlere
Erdtemperatu r weicht vom
berechneten Weft erheblich ab
Hauptgrund ist der dämmende
Effekt der Erdatmosphäre. die
vor allem die Abstrahlung
reduzieft Die Diskrepanz
vermittelt eine Vorstellung für
deren Bedeutung

3.4 Temperatur von Planeten
Das Strahlunqsqleichqewicht

et"A Wr^e+ t&bt 0ä.r..cstui,0*rrr5

o"l{ßrd 5e^yref- e^ä*- Ie.mpe"D"+ur

T=fl?$K =+5"C

Ntchl ma ßslab sgete ul De r Atmsphä e nmanlel t st
tn Wt*hchkeif nur etne 9an2 dünne Schtchl um die
Erde

Au,o* = T Rt A*n = lt?i- R,t

Ausbildunq der Gleichqewichtstemoeratur

lst der Planet sehr kalt, wird zunechst

rxßJ^,r- S+^oi,.q^u4t an??Nnry.n oOs ah1ryebrzrt

-Wer,,al 
h.^ß+{u& + AbXo,he sfer"d

Das Gleichgewicht ist erreicht, wenn

Eynpfionry,!*,+*.:luzr,X = Abbb e,-l*slt ,rn

Ausgehend von der eben Berechnunq der Gleichqewichtstemperatur für die Erde
g ef u n dene n G I ei c h g ew i c hts-
bedingung kannst bu die \ ,/
Temperatur an der Erdoberttäche
berechnen. Nutze hierbei die;i:;r,:,#!i:#!'iiJ^ä)*a"n L=,oo - LAbb

SotpAonata^n:la § 'AereL = o' Aau*.' Th
S=ffi# S-ii.R,",o-hii-'-R'.Th l'iiRl :rr5'

s Tr+4r-'
i=vft=v[-m;r-h,

]ll}siol4 eiÄ^ T.^r. = /4,3C



s. Ae"4 -(l-A) = §- Aoo*. f 
t

s. 'ii- R.1 . ( ,1-A)= O' htlRn'Tt

4T
u/s(Tlr 

-_lr--| - v +6 4- qe+. lo'sv m2'

=x5ÄK = -00.t

Bei der Berechnung sind wir von
e i n e r vo I I stän dige n Ab so rpt ion
der Solareinstrahlung
ausgegangen Ein Teil dieser
Einstrahlung wird aber sofort
beim Eintreffen von der Erde ins
All reflektieft Diesen Effekt
beschreiben wir mit dem Begriff
Albedo
Wiederhole die Berechnung der
Erdtemperatu r. B erü cks i c hli ge
dahei die verminderte
Absorplion! Die Albedo der
Erde beträgt 34%.

Tatsächlich ist auch diese
Berechnung nicht "sauber". Eine
reduziefte Absorption bringt auch
immer eine reduziede Emission
mit sich. da wir dann nicht mehr
von einem "schwarzen Strahler"
sprechen können.

Die Temperatur unterlag in der
E rdge sc h i chle e rhe b I i ch e n
Schwankungen lnterpretierc das
Doppeldiagramm.

Seit der letzten Eiszeit vor etwa
20 000 Jahren waren CO2-Kon-
zentration und Erdtemperatur sehr
slabil, ein wichtiger Faktor bei der
Entwicklu ng de r Zivi li s ation
ln welchem Zeitraum begann
sich die Erdtemperatur zu
verändern? Welche Prognosen
für die weitere Entwicklung sind
hier dargestellt?

Selbst-Check:
. Strahlungs gleichgewicht
. Berechnung der Temperatur
eines Planeten

. Albedo und Absorption

. Treibhauseffekt und
Klimawandel

Albedo und Absorptionsqrad

Der Absorptionskoeffizient (aus Kap 3 2) ergibt
sich damit als

d, = /-A

f r'iiRl | 4U

- t & o

Aktuelles:

lnformiere Dich im lntemel über den aktuellen Stand bei der Bekämpfung des
Klimawandels und mache Dir Gedanken, welche Möglichkeiten Du se/bst hasl
dabei mitzuhelfen

=) Eisaxpo,nz ist bei &§rr Modefüptuurb nocl Wh-

s (0 C un+sp"fuht tl4\irscJ^i'z&
Oü/cnA^q"+ _ &5?e;+)

AbA
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wlJP
Aktueile Ktimaentwicktuno vovlff'n

Jnüretrr{4,[rstcrru,ng.

: + 0,C bis + 6C furchnc
bis t0o



Wir wissen aus fossilen Funden.
dass die Erde seit mindestens 1

Mrd Jahren von Lebewesen
bevölkeft ist
Berechne die von der Sonne in
di ese m Zeitra u m a bgestrah lte
Energiemenge.

Die einfachste Möglichkeit wäre die
Ve rbre n n ung fossile r Ene rgieträge r.

Berechne deren Menge bei einem
HeizwerT von H = 50 MJ/kg.

Ein anderes Modell basiefte auf
der Energie, die sich aufgrund der
G ravitationswi rku ng be i de r
Kontraktion der vorsolaren Wolke
ergab
Berechne die freiwerdende
Energie der Sonnenmasse bei
Kontraktion aus einer unendlich
großen Kugel.

Die Spektralanalyse des Sonnen-
lichts ergibt einen hohen Wasser-
stoffgehalt der Sonne Das legte die
Fusion von Wasserstoffkernen als
e ne rgie liefe rnde Re aktion n ahe
Berechne den Massendefekt
(Differenz zwischen der Masse vor
und nach der Reaktion) beim
dargestellten Zusam men bau
eines Heliumkerns.

Berechne die Fusionsenergie für
einen Heliumkern und die Anzahl
der Fusionen, die nötig sind, um

3.5 Enerqieerzeuqunq im lnneren der Sonne (,r)
Bisheriqe Abstrahlunq

w<v,;5Ütz

2mp + 0m, = l'l,oo?!t??u t a' 4,oog66iv = \,031984v

freiwerdende Bindunqseneroie.

Nach Einstein sind Masse und Energie äquivalent Das Verschwinden von Masse bedeutet
die Freisetzung von Energie gemäß der berühmten Formel

E=mc'

die gesamte Energieaigabe der Fusionsenergie pro Heliumkern:

i,:'r"*ili:rli';;;;;>;;'s" E = vn ct = sror{h' 4o-15q' ( 3p' 40' 2)" = ft lo- H,
:,16-/o^tLc ->

Anzahl der Fusionen in 1 Mrd Jahren

/1,1-n41] I 4,5tr. ,b-^t\ = 1,64..4o§4
Massenverlust der Sonne in 1 Mrd Jahren.

A'Ad^!, Tws-wnevl ,mo.l,' Mqsrvi)4'1e,&&a* P/o T&tt n

= 2r6q- fis't - t,o+lr. h'" % = ,1,3 0"hB

frr+. = 4,@lfuAu t* 9.h;v'er ! mno^r.n,. ( vrrvochor

orr = h,o3/rßl+u - +,oo/S6u = 0,0Qo373, 5p4+ ,,fÖ-tht

Massenverl ust der S on ne?

E = p. * = O,X.rto9,' h/ - / - ;o3- 365' ?.4'60 '60 s

Modell: Sonne als klassischer Ofen

Modell: Gravitationsenerqie

AE=Er".r-- E

- rt1-'rY\
= -Qffi,** *6iiä-*

=.6§a.lo-u Lo 
rr.

nl,p= 1,007277 u

m^ = 1,008665 u

mn" = 4,001506 u
1 u = 1,66054 10-27 kg

Csfuy;l6hb vt*xe\w bd ot{r Ev,tsteh

! sfiw-n a{§ Enaq&2ir&ra"t} in
l',"ötrap

fu- Sonn<-
üJe&F |"r*h, Veönoranurragr /tod^ d^; l,.ci u"<rd@lde-

Modell: Kernfusion - Prinzip

On
olD-l-j,t

On
Massendefekt:

ä dos ;at argr,/L ifi VuW etrr rüooso dcr &nrre- /

He



Berechne die freiwerdende
Energie auf Basis der Ge-
samtbilanz und vergleiche mit
den angegebenen
Einzelwerten.

Die veiügbare Energie
unterscheidet sich von der
berechneten Grund dafür sind
die Paaruernichtung und der
E n e rg ie ve rlu st d u rch f I ie h e n d e
Neutinos (siehe nächste Folie)

O 
t{i-liil: \teY

Für eine schöne Animation
diesesvorsansessuchbesrirr 6p -> Hel+ + Q,p + Ae* + tt1) * Qf- +lq|.-od**'ooon"'*0" l-2p

auf Leifiphysik.
,proton-proton-i-kette' 4p _> H"4 + Q.e+ + 2V + 2X. * ?4,? l4ev

*"h*-r 4'ro = 4' ,|,oo+lTl o = hrOeg rl)Su

naehhen: vylu" +lrnu. = hoo/506u +9.'s,+858''10-ao

= hr0oe603 u

I'l'a:r,udrlffit Avl\ = 4r6eg /6v - 4,OO26O3u = O,Ol6.f05u

E=Am.cx = Oroe65O5, gAl,5Y = Uhl W_

Verfüqbare Enerqie aus der p-p-Reaktion

Paarvemichtunq :..: -tr * /,0g, Mev

Mronhr- = 1.

fi n.r,nhr = 0
Arn =- ,1p§16 ./o-so

vvto = ä.s,tg53 ',lo-ho -- lp3+/6'/O-3\)

E =Av'11' e = /p5"/t6';o-su- $g/p ry -- /'l,Og,[lev

Neutrinoflucht

Die Neutrinos die in der Gesamtreaktion entstehen, flüchten aus der Sonne und
tragen dabei eine Energie von 2 0,26 MeV davon

Eneroiebilanz qesamt

E*, = 24lMev t T-Ä,og"Mev - 2'0,x6 Mü =A6CI-MI-V-r.,

Aufqabe:

Die Abituraufgabe .,Sonneninneres" aus 2007 passt ab Teilaufgabe b) peffekt in den
aktuellen Stoffbereich Such begriff auf Le ifiphysik:,.son nenin ne res 2007'

_b

Jedes frei werdende Positron fängt
sich ein Elektron und löst sich mit
diesem in Strahlung auf. Dadurch
e ntsteht zusätzliche Energie
Berechne die freiwerdende
Energie (Positronen haben
diese/be Masse wie Elektronen).

Berechne die letztlich für die
Sonne vertügbare Energie aus
einer Heliumfusion im p-p-
Zyklus.

Selbst-Check:
. Modelle zur Energieerzeugung
der Sonne

. Kernfusion - Prinzip
, p-p-Reaktion
. Paarbildung und Neutrinoflucht



An dieser Stelle taucht ein neuer
Materiezustand auf (nach fest,
flüssig und gasförmig), der in der
Physik des 20 Jahrhundefts eine
große Bedeutung erlangt hat für
das Materieverhalten bei hohen
Energiedichten

Der Ablauf einer Kernfusion ist
alles andere als einfach oder
naheliegend, da eine
außergewöh nlich große Kraft
versucht, die Protonen am
fusionieren zu hindern
Beachte: die Coulombkraft
zwischen Punktladungen wächst
mit 1/r' !

Eigentlich rnrsste das Plasma eine
Temperatur von ettila 1 Mrd. K
erreichen, damit ein durch-
sch n illl i ch e s Proton schne I I ge n ug
ist. um die Coulombabstoßung zu
übervtinden Doch selbst im lnneren
der Sonne herrschen "nur" 15 Mio K.

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

Der Tunnel-Effekt ist für uns
schwer zu verstehen da wir mit
der Quantenphysik nicht veftraut

2. Trick'. Der Tunnel-Effekt

Tl,eoaoli-:oh l,.nt'"ssii€, oUr,

ä ar.*rr*lru (Grr'{'o,nb -

35 Energieerzeugunq im lnneren der Sonne(2)
Plasma

Beiden ho.fgn .T.9lllPe&ufkrß,t].. . die in der sonne vorherrschen,

werden alle Atome durch heftige Stöße vollständig

einen einheitlichen Brei bilden, diesen Materiezustand nennt man Plasma

coulombabstoßunq bei p-o-Reaktion

Damit zwei Protonen miteinander verschmelzen (fusionieren) können,

(Coulombkraft; voneinander

Um sie zu überwinden. müssen die Protonen

haben. das Plasma also eine hohe iOfr

dinqllt€,n.d.^g Si'ün wYYt Ü-|tr,tt

;ffi+J.+ro,üten lt'[tur*t
väL,err-o, itscla,nfrs+evr Teift'l're,1 , c,ph

vvl, seÄnellsrotrs &x- ll;li'.lt^,+t,r,^d h.Änrun po

A1;,?:,i :'r;:XE f ' E:"' !: il "': : " " n e,,nc.*i sc).2 aaerg,r- de s

ff: :E :: 2:;:: SÄ?X' ",iJ ; I lj Ä''" P-+o,.,s 3[a; wr ot v rrn c'Qor1

§!li!; !#ili,;'Z;i::;Z^", PteÄblb'A trvgIl-it' o"t-
{p*r)^*r ,^/vt q ASI'ö

I

Fu§ons6n6rsi6
I
I
I
I

.,_-l_

GRphik aus leifrphystk de

N bei f= 250'C

N ber f= 750'C
N bei f= 1000'C

nicht aufhalten können,

sodass Atpuftrnne,- una .El-p9t;ltrofieul

müssen sie sich aureine Sel^^. y..wngp OiOlq4AP, näJfryV

Dabeiwerden sie durch eine (äußerst n"n"i e&.ft'ür.O5+o]tj,"-*'ü€, Ufgtt



Natürlich kann man außer Helium
auch andere Atomkerne aus
Nttkleonen oder kleineren
Atomkernen fusionieren Die
Reaktionen laufen aber nur dann

"von selbst" ab. wenn sie

exotherm srnd, a/so Energie
liefern Das Diagramm zeigt die
m itll e re Bi n d u ng se nergi e P ro
Nukleon B/A in Abhängigkeit
von der Massenzahl. Welche
Reaktionen verlaufen exotherm?

Neben der p-p-Reaktion finden sich noch
andere Moglichkeiten aus Wasserstoff
Helium zu fusionieren Die benihmteste
wurden von den Physikern Bethe und
Weizse cker u n a bh enEg vonei n a nde r
gefunden Berechne die freiwerdende
Energie im 3. Schtifi des Bethe'
Weizsäcker-Zyklus.

Durch solche Reaktionen
entstanden alle Elemente,
die wir im Universum
vorfinden, durch Fusion in
früheren Stemen.

Selbst-Check:
. Plasma
. Coulomb-Abstoßung
. Maxwell-Verteilung
. Tunneleffekt
. Bindungsenergie Pro Nukleon
. Bethe-Weizsäcker-ZY klus

Frrsion höherer Elemente pro Nuklsn 0 MeV

E sPa*,^t

craphik aus leifiphyek dP

Leiclne Ve,w- Nnrw e

drrrch fusüon Errc,.X,.l, '

(-,

Kernbindunosenerqie pro Nukteon (Beisoiele) fu, VA = )ll"leV i l{' = 7P WV

' +g fhw,n. = 16' il. * €O'ttnn

zwischendersummederMassen = 16'l,b+e?7u + .!' Ä'AO8665v = 5§tt45'15'lu
der Nukleonen und der Masse des
Endkernsersibt. Arn = 56,1+hS 7ilv - 55'39O7oBv = @
Berechne auch für Fe56
(rnr.sc=ss,s2o7olu)die.,--- tr = afic2 = q,SXgttr+rr, '38/,5# =l§,r0 f'leV
Bindungsenergie Pro Nukleon E
Die Massen det Nukleone
rindestDuaurdem 'n b/A = h9rres l'ÄzV r 5C ^973 Mdl
vorhergehendenBlalt. 'rt -t An

Der Bethe-Weizsäcker-Zvklus

Bei niedrigen Temperaturen ist eine Fusion von Protonen zu

Helium dadurch möglich, dass Kohlenstoffkerne quasi als

Katalysatoren dienen, die am Ende des Fusionsprozesses

wieder in ihrer Ursprungsform vorliegen (siehe

Reaktionstabelle)

C13 + p N14 + Energie

/hvo,.lror = fic.ri fie

= /3rOooO64 u t
= t1\,@?3{'4 U

A yn = /t4p"gt+/rr /3rS3$236 u

= 8,Ä'463

[1=avnc^ = 8l-,10-s v " W,sY = ?P5 f'V\/

Aufqabe:

HielpasstgutdieFusionvonDeuteiumzuHeliumausderp.p-ReatktionSuchbegnffaufLeifiphysik
,, re I a ti v e r m a s s e n de fe kt"

mo= 1'007277 u

t1,cf,19370 mcrs = 13.000064 u

' - 
mrra = 13'999236 u

1 u = 1,66054 10-27 kg

tozc'+lH* +tfN+t'y

1iN+ _+ rf,C+ + el + z"

fc++lHr -+fN'+'y

lraN' * lH' -+ fo' *1

tgOt ,+ fNr +e' +2"

5N++lH+ +1|C++lHe+

entnommen aus lelnPhysjk de

Reaktionen verlaufen exotherm, wenn die Bindungsenergie pro Nukleon

dabei .?L(l/ll.{nf"+ Deren Betrag wird dabei



Obwohl wir aufgrund der hohen
Temperaturen die Sonne nicht
betreten können, wissen wir
aufgrund von Beobachtungen ihrer
Oberfläche und durch
thermodynamische Modelle schon
etniges über ihren inneren Aufbau
Liste die dargestellten Zonen
von innen nach außen auf.

D ie Aktiv itätse rsche i n u nge n an de r
Oberfläche, die auch in der Graphik
dargestellt sind werden wtr im
nächsten Kapitel behandeln

lm folgenden findest Du die
einzelnen Zonen detaillrci
beschrieben
Den Energietranspott vom Kern
nach außen könnte man über
einfach e Wärm el e itu ng n icht
erklären Deshalb sind die
M ech an t smen zu m Wärmetran spoft
in den weiteren Zonen von
besonderer Bedeutung

Auf die gleiche Weise entstehen
b I u b be rnde Kon v e kti on sz o n e n
beim Kochen von Pudding

3.}Aufbau der Sonne
Zonenstruktur

1d
fftG

Ptn{osphüre

Cüuomosphü,c

i(o,ronq,

Ahnlich wie unsere Erde zeigt auch die Sonne im lnneren eine ausgeprägte Zonenstruktur
Die einzelnen Zonen unterscheiden sich hinsichtlich

lylo*edo0r ?,^s+o.,td" ur^et vofthqad-e/rsn [4q.t'b/r^» nefi

remperarur, Druck und Dichte fjQÄmQll nadn AuPn hin AJo.

10j

Kernzone (bis etwa 0.2 R")

g§ ist die Temperatur so hoch. dasS. T(l*SOn stattfindet

Strahlunqszone (bis etwa 0.85 Ro)

Energietransport durch. )

Energae wird durch Elekt ..Qilir++

wärmetransport durch die Zone dauert 
"t*^ 

. I M;O .lghite-

KonveKionszone (fast bis außen)

remperatur q!.|ßmt - Kerne und Erektronen niro"n Atgfile

wä rm etra nsp ort d u rch ifu I4V &,+ran (9häm.vn5) GßJ0-q&/

h,;ß. ilq,{e^^& §+"ö/nt Leil" nuh olo€/1r

9;J"9* ab u^d" Eu^A'+ o"vv a/^d^e^ff S+'!!s,

10'6

atomare Struktur der Materie behindert Enotqätrn4spo+ drgü S+rrahl1u6

I 000 km

Drmr[sicht

Granulen
(Benardzellen)

ui,4&,. nor.h u*Ion.

l0'

TinK

R
o



Ahnlich wie bei unserer Erde gibt
es auch bei der Sonne Schichten
mit geringer Drchte, die die
eigentliche Kugel umhullen
Darauf bezieht sich dre Worlwahl
'rsphäre"

Für den Fall, dass die Ausführungen
über den Aufbau cler Sonne zur
Beobachtung anregen, schheßlich noch
der allfelige Sicherheitshinweis, der
wirklich ernst genommen werden sollle
Der Anstieg von Paüenten in
Augenkliniken nach Beobachtungen bei
So n n e nfi n stern sse n belegt d i e
Gefahren dte von unbedachter
Son nen beob achtu ng au sge hen

Selbst-Check:
. Zonenaufbau
Kernzone, Strahlun gszone,
Konvektionszone

. äußere Sphären

. Sicherheitshinweis

Photosphäre {die letzten 200 km'l

bitdet den gAAer.tRI ßq^dt der Sonne Von dort kommt das Sonnenlicht, das
wir sehen Die Granulation darunter scheint aber durch

Chromosphäre fbis zu 10.000 km über der Photospäre)

strahtuns der chromosphare nat $zvl1)y. 
Jntef.f,:Ltöl

desharb nur während -$iffnzf, Pün$:i9.l.nr§ sichtbar

Absorptionsprozesse der Atome in der sehr heaßen Materie in diesem

Bereich rühren im spektrum ^ AbSo.apti^2y5 !^rißn(i*.nl''(')
ldentifikation von chemischen Elementen auf der Sonne erlauben

(togo+l't',o,. 0,"

bede Abbn aus wtkipedia de

Korona (bis weit außerhalb)

sehr hohe Temperaluren (bis 1 Mio K) - Atome .StA&' Oif.f

*.bn.ngnilWfd inS. A0r-. ..., ,.(va.proronen und Erektronen)

Sichtbare Strahlung ha

deshalb nur während ....,..... sichtbar

Sicherheitshinweis: Sonnenbeobachtunq

Keine Beobachtung der Sonne direkt
oder mit Fernrohren oder anderen Linsensystemen.

Erblindungsgefahr!

Btldquelle Nasa

Aufqabe:

Eine wesentlrche Komponente für das Aussehen der Sonne sind die Granulen die sich
in der Konvektionszone ausbilden Ene passende Aufgabenstellung hierzu ßt die
Abituraufgabe ,,Granulen" aus 2003 Suchbegriff auf Leifiphysik. granulen 2003"

*

I



Im Mittelalter galt (natürlich
auch unter dem Einfluss einer
re I i giöse n Inl erpre I at i on de s

Himmels) die Sonne noch als
perfekte, mokellose Kugel.
Au sgerechne t ein Je suile n-
pater (Scheiner geb. in Markt
Wald bei Mindelheim, spriter
in Ingolstadt) beschrieb 16ll
unrc gelmöfiige Flecken auf
der Sonnenoberflache, die er
mit Hiff'e einer Projektion
beobachten konnte. Sie
bewegen sich im Laufe von
Wochen mil der Sonnen-
ober/läche mit und zeigen so
auch die Rotation der Sonne.
Ein Verständnisfi)r ihrc
Be deutung entwickzlte sich
erst ,tpArcr und ersl im 20.
Jahrhundert fand man einen
Zusammenhang dieses
Phrinomens mit dem
Magnetfeld der Sonne.

In de n folgenden Jahrhun-
de rte n erfolgte n aus gie b i ge
Zcihlungen und P ositions-
messungen von Sonnen-

flecken. Das nebenstehende
(herühmte) Diagramm zeigl

.fiir .j e de s Be ob achtungsj ahr
die Anzahl (über eine Farb-
skala) der beobachtbaren
Sonnenflecken sowie die
heliographische Breite (nach
oben und unten), in der diese
auftreten.
Beschreibe die Auffillig-
keilen, die sich an diesem
D iagramm a b I ese n I assen.
Du belammst dann auch noch
v,e ilere Informalionen im
Zusamme nhang mit die sem
Zvklus.

3.8 Sonnenaktivität ,

Entdeckunqder Sonnenflecken i

Erklärung der Sonnenflecken 
I

Bei der Beobachtung der Sonnen-
oberfläche (Achtung: nur mit
speziellen Sonnenfiltern oder
mittels Projektion auf einen
Schirm) erscheinen Bereiche

,L*t(* , wenn sie

kit{l.' ";d als der Rest.

Entstehuns der Sonnenflecken
Die Sonne hat ein Magnetfeld. das
deutlich stärker ist als das der Erde
und aufgrund der hohen Dynamik
der Vorgänge auch deutlich
instabiler. Feldlinien. die unter der
Oberfläche laufen. können lokal

aus dieser ü.*g..+t e{gx
An diesen Stellen ist die Konvektion
gestört. die Oberfläche ist hier
"küh Ier".

\1,( 1 .1 t:,(ld .r «"n, rfiirqarjr il].dr, rld;ilLr'ilr'rr

Abb. ew wfüpcdi!, Christoph Soheiro, gwinfrei

Penurnbra :..
(ca. 5000 K) '. "...'''
Unüra
(ca.4000 K)

(ca.6000 K)

--'- 1bb"u.
t 5oooo km

Abb. as utitipcdie, Tiham& CCO

,,norrIBle"
Offiche

i3 Die sonne 3 g sonnenaktivität 
Masnedeldlrnren

Sonnenfleckenzvklus und Schmetterlinssdiasramm
goN 

Postlion and area ol sunsf,ols

30N

!.o
E

30s

Die A*aat ( und {o tq {.jr".(l'ox der

Sonnenflecken schwankt mit einer Periodizität von etwa -1,{ I q(re^ .

Dabei treten zu Beginn eines Zyklus die Sonnenflecken typi§öhgrwöiiö äuf

einer heliographischen Breite von ca. 4Oo in k(e.*rer Zahl auf
(gleichverteilt auf Nord- und Südhalbkugel). [m Verlauf des Zyklus

nimmt iltre Zahl de,^( Ir.;(^ zr-\

vertagert sich in Richtung Ä13"{*
nimmt dieZahlder Flecken wieder de..( !^'rL, .li
Im Bereich des Maximums der Sonnenfleckenanzahlmessen wir auch ein

Maximum bei der +taX,^ €(.äc{^e..tAktivität der Sonne und von damit
einhergehenden EriötieinUngän (§iähä nächste Folie). Tatsächlich kehrt sich
während des Zyklus das Sonnenmagnetfeld um und erreicht dann nach
insgesamt 22 Jahren wieder seine ursprüngliche Orientierung.

gGS

1870 1880 1890 1900 r9l0 19m t930 t9/t0 1950 1960 1970 1960 r99() 20@ 2010 mN
A0öu$tdplda,mcGatnct.Rqtlob3ryaiory, oato tu3anrolsrxmtolhev€tohomispheß
GtWEn,CCE|r-S^3o l.(x)ppm l<6mppm O:60oppm

und ihr Populationsgebiet

. Zum Ende des Zyklus

Die Sonn(



Die aufgefihrten Ersche inun-
gen sind aufgrund der Gröfre
der Sonne und der Dynamik
der Vorgänge in ihr stets
spe H akular und giganti s c h.

Sie treten versttirkt in Phasen
hoher ma gn e t i s che r Akt iv it tit
der Sonne auf und lönnen
clann durch große Eintrcige
von Energie und Tbilchen-
strömen auf die Erde Luft-
und Raumfuhrt sowie
e le ktrcni s c he Kommun i kat i o n
na c h ha I t i g gefcih rde n.

Deshalb wird die Aktivitat
der Sonne permanent von
NASA und ESA überwacht,
um entsprechende
Warnungen zeitnoh
aussprechen zu können.

weitere Aktivitätserscheinunsen

Sonnenfackeln (faculae)
. flammenfürmige Lichterscheinungen in der Photospäre
. klein,lokal und zeitlich begrenzt

Protuberanzen
. schmale leuchtende Materiewolken
. in Chromosphäre und Korona
. ruhende Protuberanzen: Teilchen be-

wegen sich entlang der magnetischen
Feldlinien und zeichnen diese nach

. eruptive Protuberanzen: siehe CME

Sonneneruptionen (fl ares)
. Ausbruchvonelektromagnetischer

Strahlung (Röntgen. UV) und Materie. in der Nähe von Sonnenflecken. zuvor starke lokale
Temperaturerhöhung (bis Mio. K)

Koronare Massenauswürfe (CME
coronar mass eiektion)
. Gasmassen aus den Protuberanzen

werden weggesch leudert. deutlich größer als flares
. Gefahr fiir Satelliten und elektroni-

sche Kommunikation auf der Erde.

Abb lus Filrp.dia
Frr.infrcr, ron NASA

Abb auswihpadiq BEmonfE
rcn Natioml Occdic and
A@phcric Adminrsurtion

H,IffifläT:tffi_-,ffiff,r,ffi-
13 Die Sonne 3.8 Sonnenaktivität 3

Wenn der Tbilchenstrom (v.a.

Elektronen und Prutonen) von
der Sonne (Sonnenwind, Welt-
rattmweller) au.f die Erde trffi,
verformt er deren Magnetfeld
(siehe Abb.), ouf der Vorderseite
wird es "gestauchl", an der
Rückseite "ausgewehl". Die
geladenen Teilchen werden dabei
durch das Magnetfeld abgelenkt
und treffen inibesondere"an den 

",".- 
€[e(1(yohe.{^

Polen auf die Erdalmosphcire.
Ütertegä mil Hilfe der IIVW- L*s§c'u''-t e'rl{o
Reset. wie sich Ek;;;o;;"" d* Tt"(J Q;uL

L+.^qc,0.* e*{/o^q
-t +^o-l/).^' ORegel, wie sich Eleklronen

,ä"ib"n"g"n, r"nn t:ü ii" :; {.^^ ?o Cä^ -
gezeichnet hinler einer Feldlinie pohrlichter
vorbeifliegen. Treffen schnelle T. I I n
Teilcieniuf LufiäoteküleQ.B. do-"^ ".i otort -4
Stic kstoff oder Sauerstoff), so
lönnen sie diese zum Leuchten
anre ge n ( Re s onanzfl uo re sze nz,
siehe Kap. 3.2) 

tä*
Selbst-Check: /Äo[{cq a,,r .
. Sonnenflecken arrfcolra.
- §^--^-{tl^^I.^--,1.1..- .,-J. Sonnenlleckenzyklus und

Schmetterlin gsd iagramm
. weitereErscheinungen. Sonnenwind und

Magnetosphäre 13 Die Sonne 3 8 Sonnenaktivität 4

Abb au wilupedia, gemeinlrci

Sonnen

__ r Ankornmerde Sonnerwrndpart,kel
i."'-1'

.,. t/ .. pidsrtdbogen,f-tL 
i

Van-Al len-Stral r lungsqir r i€1

' 
tut

-.i
.,9
E.

\ Neutrales Blatt

' Erdalnrosph.rrc 0 10C knr

Polar Höcker

8eu9e Schock

Abb aus wrkrpedr4 gemcrntrcr. NASA

Sonnenwind und
Masnetosphäre


