Diese Aufgabe zeigt ein wichtiges
Verfahren in der Astrometrie. das
auch in anderen
Zusammenhédngen 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 gangigen Verfahren zur
Berechnung der
Gravitationskraft.

Die Sonne heizt standig 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 Leffiphysik 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 abstrahit Berechne
diese unter Verwendung einer
virtuellen Kugel um die Sonne,
deren Radius bis zur Erde
reicht.
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3. Die Sonne

3.1 Vermessung der Sonne
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Berechnung der gesamten Abstrahlungsleistung - Leuchtkraft
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Mit der Solarkonstanten haben wir
einen wichtigen Wert fiir das
globale Kiima, Nutzung von
Solarenergie, elc

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

b) Vergleiche die Daten mit der
Leistung eines groBen Kraft-
werksblockes (ca. 1 GW) sowie
mit der pro Jahr weltweit
genutzten Energie (13276 Mio t
Oldquivalent 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
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Musteraufgabe: Solarkonstante fiir andere Planeten
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Aufgabe:

Zum Thema passen die ersten Fragen aus dem Leffitest, Quiz zur Sonne". Suchbegriff auf
Leffiphysik: .quiz sonne”

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



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
Glithbirne durch ein erhitztes
Gas, so entsteht ein
"umgekehrtes” Linienspektrum.

Fraunhofer revolutionierte als Leiter
der Glashiitte in Benediktbeuem
die Glasherstellung und konnte die
weltweit besten Linsen und
Prismen fiir optische Gerate
herstellen. Damit gelang ihm selbst
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 verschiedenen
Vorgangen 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 Maodell
entwickelte Nils Bohr zu Beginn
des 20, Jahrhunderts

3.2 Spektralanalyse
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Wir beschrinken uns hier auf den
Wasserstoff, weil er das wichtigste
Element in Stemen ist und das
Atom eine einfache Analyse der
Energieniveaus zuldsst. Die
Aufgabe entspricht dem Abitur
2008, GK A3-1:

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

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

b) Berechne die 3 niedrigsten
Energieniveaus sowie die
lonisierungsenergie.

c) Skizziere ein einfaches
Energieniveauschema.

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

e) Die Lymanpserie umfasst die
Ubergéinge nachn=1. Zeige,

dass diese im UV-Bereich liegen.

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

Beschreibe Deine Beo-
bachtung und erkliire sie.

Sefbst-Check:

* Emissions- und
Absorptionsspektrum

* kontinuierliches und diskretes
Spektrum

- atomare Mechanismen

* Energieniveauschema

Ein Experiment zur (Resonanz-) Absorption
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Aufgabe:
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Eine interessante Fragestellung findet sich in der Abituraufgabe .Sonnenspektrum" von
2010. Suchbegriff auf Leifiphysik: ,sonnenspektrum 2010
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Am Ende des 19 Jahrhunderts
befassten sich Physiker intensiv
mit der Natur elektromagnetischer
Strahlung, die Errungenschaften
der drahtiosen Kommunikation
gehen z B. auf diese Arbeiten
zuriick (Hertz). Planck, Boltzmann
und Wien untersuchten dabej 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 strahfen.

Von welchen Grofien konnte
diese Strahlungsleistung
abhédngen?

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

Berechne die Oberflichen-
temperatur der Sonne! Verwende
hierzu die Strahl/ungsleistung der
Sonne, die wir in der
vergangenen Stunde aus
Messdaten bestimmt haben.

3.3 Die Strahlungsgesetze
Wairmestrahlung, Emission

Jeder Korper gibt aufgrund seiner Temperatur und Oberfldchenstruktur Energie in Form von
elektromagnetischer Strahlung an seine Umgebung ab. Abhéngig von der Frequenz

klassifizieren wir diese Strahlung in infrarot, sichtbar. ultraviolett, ...

Wairmestrahlung, Absorption

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

Absorptionsvermdégen:
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"Schwarzer Kérper"

Ein Korper. der einfallende Strahlung vollstandig absorbiert
wird in diesem Zusammenhang als "schwarz" bezeichnet.
Experimentell realisiert man das als Hohiraum mit Loch
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Hohere Temperaturen
fithren dazu, dass sich der
Schwerpunkt der spektralen
Verteilung zu kleineren
Wellenldngen verlagert.
Diese korrespondieren mit
hoheren Photonenenergien,
was ja Sinn macht.
Uberlege, warum bei
hoheren Temperaturen die
Fldche unter den
Funktionsgraphen grofier
werden.

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

e = 500 nm (gelb).
Berechne daraus die
Oberflichentemperatur der
Sonne.

Das Spektrum unserer Sonne

Wien'sches Verschiebungsgesetz

Jeder Korper sendet Strahlung fast im gesamten
elektromagnetischen Spektrum unterschiedlicher
Wellenidngen aus Deren Auftreten ist nicht
gleichmaRig verteilt, sondem foigt einer
spezifischen Verteilung (siehe Graphik).

Dabei ist die CAMM\%X]%
moxumodor Intensitot

charaktensnsch fur der Temperatur
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Oberflachentemperatur der Sonne:

13 Die Sonne 3.3 Die Strahlungsgesetze

Einfluss der Atmosphiire auf das beobachtbare Spektrum

folgt ziemlich gut der Theorie
vom schwarzen Strahler (siehe
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
auflerhalb und auf der Erde
nicht iiberein?

b) Welchen Einfluss hat das
terrestrische Spektrum auf die
Evolution der Lebewesen.
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Sonnenstrahiung auf dem Erdboden
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' Abb aus leffiphysik.de, By The original uploader was Degreen

at German Wikipediaimproved Baba&6 (ot Perhefion) on

Selbst-Check: 7T [CC8Y-5A 200, ve Whaedia Commaos,

* Emission und Absorptlon

* Wien'sches
Verschiebungsgesetz

Aufgabe:
» Stefan-Boltzmann-Gesetz ~ Um das Wien ‘sche Verschiebungsgesetz geht s in der Abituraufgabe
. Strahlung * von 2005. Suchbegriff auf Leifiphysik: ,, strahlung 2005 “.
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Unter Milliarden von 3.4 Temperatur von Planeten
Himmelskorpern ist die Erde einer Das Strahlunasgieichgewicht

von sehr wenigen, deren
Umgebungsbedingungen Leben
ermoglichen Die wichtigste Grél3e
ist dabei die durchschnittliche Erd-
temperatur.

Beschreibe die beiden

Strahlungsmechanismen, aus 2', N %ﬂe
denen sich die Erdtemperatur + em pﬂ&ﬂ%"

T tmj\,@,m% von dov Sonne
- QuarschnitrsRache

=R Agog, = W R*

ey Panet %b‘i‘ (A)qmwsbm}\hw%
m&oéamd bW elaprer Tempernhie

= Obe,

Sobald sich ein Planet in einem A
bestimmtem Abstand von einer EMP?,
Sonne gebildet hat, wird in

kosmologisch kurzer Zeit ein

stabiler Zustand zwischen den

beiden Mechanismen erreicht.

Beschreibe das

Zustandekommen.
Ausbildung der Gleichgewichtstemperatur
Ist der Planet sehr kalt, wird zunachst
—'%me\L hw# wd — Abgake. wag'
Das Gleichgewicht ist erreicht, wenn
Ausgehend von der eben Berechnung der Gleichgewichtstemperatur fiir die Erde
gefundenen Gleichgewichts- I
bedingung kannst Du die N /

Temperatur an der Erdoberfldche
berechnen. Nutze hierbei die
Daten und Mechanismen aus den
Kapiteln 3.2 und 3.3.
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Die tatsédchliche mittlere —_ . -/ 9 J
Erdtemperatur weicht vom la,+550hw l Ende = /{ L‘l 3 C
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Hauptgrund ist der ddmmende e’%ﬂ o
Effekt der Erdatmosphére, die M A+an5 ma"‘c (Tmbhm'*s +)
vor allem die Abstrahlung 'l
reduziert. Die Diskrepanz WW+ A' h M’“% ‘2

vermittelt eine Vorstellung fiir
deren Bedeutung.

Nicht mafstabsgetreu! Der Atmosphdrenmantel st
in Wirklichkeit nur eine ganz diinne Schicht um die
Erde



Bei der Berechnung sind wir von
einer vollstandigen Absorption
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. Beridcksichtige
dabej die verminderte
Absorption! Die Albedo der
Erde betragt 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 sehr
stabil, ein wichtiger Faktor bei der
Entwicklung der Zivilisation

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

Selbst-Check:

« Strahlungsgleichgewicht

« Berechnung der Temperatur
eines Planeten

» Albedo und Absorption

- Treibhauseffekt und
Klimawandel
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Aktuelies:

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



Wir wissen aus fossilen Funden,
dass die Erde seit mindestens 1
Mrd Jahren von Lebewesen
bevolkert ist

Berechne die von der Sonne in
diesem Zeitraum abgestrahlite
Energiemenge.

Die einfachste Moglichkeit wére die
Verbrennung fossiler Energietrager.
Berechne deren Menge bei einem
Heizwert von H = 50 MJ/kg.

Ein anderes Modell basierte auf
der Energie, die sich aufgrund der
Gravitationswirkung bei der
Konlraktion der vorsolaren Wolke
ergab

Berechne die freiwerdende
Energie der Sonnenmasse bei
Kontraktion aus einer unendlich
groflen Kugel.

Die Spektralanalyse des Sonnen-
lichts ergibt einen hohen Wasser-
stoffgehalt der Sonne. Das legte die
Fusion von Wasserstoffkernen als
energieliefernde Reaktion nahe.
Berechne den Massendefekt
(Differenz zwischen der Masse vor
und nach der Reaktion) beim
dargestellten Zusammenbau
eines Heliumkerns.

Berechne die Fusionsenergie fiir
einen Heliumkern und die Anzahi
der Fusionen, die nétig sind, um
die gesamte Energieabgabe der

Sonne in 1 Mrd. Jahre zu erzeugen.

Wie grofi ist dabei der
Massenverlust der Sonne?

3.5 Energieerzeugung im inneren der Sonne (A\
Bisherige Abstrahlung

E=p.t = 33-40%W-4-40° 365260605
= 422077

Modell: Sonne als klassischer Ofen

H:..E; = M . _IQ_/rO__ﬁ_ U~ /{03’%2

50-A0° &
Maame. A0’ = AOO@ mal die So.menmu.sw ’@

Modell: Gravitationsenergie

DE = B e ™ Epachiner D)

e ¢ e an;,hhur
= G m- m + G wmy- Ri;
RVcn-hu- Qnu)\)u—
/
.. -mme_ (2040 Qéxl
=G mém =6,67-40 a8t 7. /08 m —4_3_4—0_3=
Ergebnis: . =78 MCB l:f/

Wedes Rossile Verlorennumey, noch die, ek werdende.
Grovitationsenesate bes oler En‘fsfehum.& der Sonne

Rommen afs Eneryiliefernmt 1 Frage

Modell: Kernfusion - Prinzip

m, = 1,007277 u
? " m, = 1.008665 u
0—'—e@, |:> @ Myye = 4,001506 u
Ct) He 10 =1,66054 1027 kg
n

Massendefekt:

Amp + AM, = 2-400227Fv + L 4003665 = 4034934y
Mye = 4,@4506U st e ! Mg cninge < Mvorhes
m > 40343840 ~ LOOASDEU = 0080378y 3 50kHAT Wy

Il s -3¢
freiwerdende Bindungsenergie: s ',Fﬁ);‘:‘i- A0 I O"it

Nach Einstein sind Masse und Energie dquivalent Das Verschwinden von Masse bedeutet
die Freisetzung von Energie gemafR der berihmten Forme)

E =mc?

Fuslonsenergle pro Heliumkern:
E=mct = 504 407 %,-(30- 40"—’1) = b5h-A0*]
'{6 A0~A5 = QS’ Me.V

Anzahl der Fusionen in 1 Mrd. Jahren

A0 T b5 = Qo4 0%

Massenverlust der Sonne in 1 Mrd. Jahren:

Al Fusionen maﬂ/ Massenvedly st pro Fuswn
- 064407t 5084 A0 = A3 0% 0

D dos 1ot treny im Verghich 2ux Masse dor Somme. V'



Tatsdchlich erfolgt der Bau skder
Heliumkerne nicht durch die
Kombination von Protonen und
Neutronen, sondern durch die

Umwandlung von Protonen in
Neutronen.

Finde den gelisteten Ablauf in de

Graphik wieder. Erstelle eine
Gesamtbilanz der dargestellten
Reaktionskette.

@°,.,°
ptp —

Verschmelzung von 4 Protonen unter

Proton-Proton-Reaktion (p-p- Zykmsl
erw.vﬂ

w U—‘- huw loass }u“";&) .

D+et +1J+D42MEV
—— feutmno (sels [ =
R.bu"

ﬂ‘ -]:IJ-MI'\"
"‘-l“ Nt I+;l9.¥ W
B X

L]

0 ® Q "LE;, Tt X\--G ) .F ’,wstmv
D+p — Hed+y+549MeV (mt ')Ilml\wﬁ). :: ﬂ—m\h\ ;
R | & o
He3 +He3d — Hed+2p+1285MeV .’%m =

Ftir eine schéne Animation
dieses Vorganges Suchbegriff
auf Leifiphysik:
,proton-proton-i-kette*

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

Die verfiigbare Energie
unterscheidet sich von der
berechneten Grund dafur sind
die Paarvernichtung und der
Energieveriust durch fliehende
Neutrinos (siehe ndchste Folie)

Jedes frei werdende Positron fangt
sich ein Elektron und Iést sich mit
diesem in Strahlung auf. Dadurch
entsteht zusétzliche Energie
Berechne die freiwerdende
Energie (Positronen haben
dieselbe Masse wie Elektronen).

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

Selbst-Check:

« Modelle zur Energieerzeugung
der Sonne

+ Kernfusion - Prinzip

» p-p-Reaktion

» Paarbildung und Neutrinoflucht

Tipp: Bessndors eimbach geht di Bechn

Graphtk aus leifiphysik de

Gp — Helt + 2 + Q" + AV + Y + b7 MeV

ip — Helt + et + 0+ A + W7 HeV

vother:  Umy = 4 A00F0F v = 4033403 v

fochhes: Y, + Am,. = hOOAS06 L + 954353400
4,002603 v

-2,

Massendefudat, A = LS A0BL - 4002603 L = 0096505

E=om-c? = 006505 - 534,5MTe’v = b3 Me
ww% olex
Evergie mit dem  Eneryed.guivodumt
3345 el (5 s

Verfligbare Energie aus der p-p-Reaktion

Paarvernichtun ° °
S ¢ ED O, SO 4,04 MeV

Miohee = 2, = 2548584070 = 403746 - 072
mnadnher“ 0
AmM = A03#A6-A0 u

Me,V

E =pm-c® = /087464072, .

3345 —= = A0 MeV

Neutrinoflucht

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

Energiebilanz gesamt

W7 MeV + 402 MeV =~ 2:0,26 MeV =

6,2, MoV

Aufgabe:

Die Abituraufgabe ,Sonneninneres” aus 2007 passt ab Teilaufgabe b) perfekt in den
aktuellen Stoffbereich. Suchbegriff auf Leifiphysik: .sonneninneres 2007



An dieser Stelle taucht ein neuer
Materiezustand auf (nach fest,
flissig und gasformig), der in der
Physik des 20. Jahrhunderts eine
grofRe Bedeutung erlangt hat fir
das Materieverhalten bei hohen
Energiedichten

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

Beachte: die Coulombkraft
zwischen Punktladungen wachst
mit 1/r* !

Eigentlich miisste das Plasma eine
Temperatur von etwa 1 Mrd. K
erreichen, damit ein durch-
schnittliches Proton schnell genug
ist. um die Coulombabstof3ung zu
tuberwinden. 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 fur uns
schwer zu verstehen, da wir mit

der Quantenphysik nicht vertraut Tkemf}\%oh m&ss're, Ol;_,e,
Olneti sche
Detons o maxumodan
potew
spacol'\e}\
20 sloexwiolen (Corllowmb -

sind. Es ist eine Eigenheit von
Quantenobjekten (zu denen auch
unsere Protonen zdhlen), dass sie
zwischen zwei Orten wechseln
koénnen, obwoh! sie sich im
Bereich zwischen diesen Orten
nicht aufhalten kbnnen.

346 Energieerzeugung im Inneren der Sonne(2)
Plasma

Bei den hO»EnTQum*'M{.W w........., diein der Sonne vorherrschen,

-
werden alle Atome durch heftige StoRRe vollsténdig ]Ov’h’vw‘f' .
so dass AfOWB .................................... . und EM{?anen N

einen einheitlichen Brei bilden, diesen Materiezustand nennt man Plasma

1& E—@-» + O )-'F.L

Coulombabstolung bei p-p-Reaktion

Damit zwei Protonen miteinander verschmelzen (fusionieren) kdnnen,
missen sie sich auf eine ngwngbﬁ)ls{'&ﬂ\ﬁ; n | edllE it
Dabei werden sie durch eine (duflerst hohe) Mmshha/m ......
(Coulombkraft) voneinander ab%@sroﬁen

Um sie zu Uberwinden, missen die Protonen eine

hohe.

Geschwindigkeit

-Ergebnis-

1. Trick: Die Maxwell-Verteilung

@ : - ® - @ ‘g if' 2
e ? 7 2L
- £
Die Telchen haben sehr % g1
Mfwrs:}u},dﬂche_, Ge,!g.chfnﬂ- < E
ou%wm dig sich wm ewen .
e “H 0 500 1000 1500 2000
T @m’w schen M'ﬁ% 2 nd| Geschwindigkeit v (ms)
va. - ®|C %Mwe@s‘ien |Q‘LQ.CJ4Q” 5"”\. Graphik aus wikipadia de

viel schnellor ods dieser Mitlortind. O 3men Dusioniarn -

2. Trick: Der Tunnel-Effekt

Evergie des

o ALSLANG Zurm
Kermmittalp

Hellent Everta ent-
um o Alstofbuuny

i
Fusionsenergie

{
|
|
k4

Graphik aus leffiphysik de

Qomte). | & i
Die Qunadenphys edowlot den Brotenen aber 2um Uem.

VoAU W )
i erordedic

G dlen Retentioltopl 2u gelomgem), chine
EW L l‘)Z,Si‘f&Qﬂ_

!



Natirlich kann man aufler Helium
auch andere Atomkerne aus
Nukleonen oder kieineren
Atomkernen fusionieren. Die
Reaktionen laufen aber nur dann
"won selbst” ab. wenn sie
exotherm sind, also Energie
liefern. Das Diagramm zeigt die
mittlere Bindungsenergie pro
Nukleon B/A in Abhéngigkeit
von der Massenzahl. Welche
Reaktionen verlaufen exotherm?

Die Kernbindungsenergie kdnnen
wir leicht mit Hilfe des Massen-
defekts berechnen, der sich
zwischen der Summe der Massen
der Nukleonen und der Masse des
Endkerns ergibt.

Berechne auch fiir Fe56

(Me.s6 = 55,920708 u) die
Bindungsenergie pro Nukieon.
Die Massen der Nukleonen
findest Du auf dem
vorhergehenden Blatt.

Neben der p-p-Reaktion finden sich noch
andere Moglichkeiten. aus Wasserstoff
Helium zu fusionieren, Die berihmteste
wurden von den Physikern Bethe und
Weizsacker unabhéngig voneinander
gefunden Berechne die freiwerdende
Energie im 3. Schritt des Bethe-
Weizsdcker-Zyklus.

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

Selbst-Check:

» Plasma

« Coulomb-Abstofung

- Maxwell-Verteilung
 Tunneleffekt

- Bindungsenergie pro Nukieon
- Bethe-Weizsicker-Zyklus

Fusion hoherer Elemente A 1 lers Bindungsanerz e pro Nukleon n MeV

Leichte Yorme Qimnen by L n

korne, daurch Spolitusy 't

ke

Hey (- TIe - —
. ErEe -

clwm‘/\ Fusion sz;r&uz 7;-,“ A e
W"e’“ (= Everye | Kom.~ sm'
frasetaan) schurre 8

‘[’-3’- BL&%LD'.’\

Massezshl A

Graphik aus leifiphysik de

Reaktionen verlaufen exotherm, wenn die Bindungsenergie pro Nukleon

dabei Z\MM’)M"' _ . Deren Betrag wird dabei cﬁf;%?-$e"t‘2+ :

{eimw

Kernbindungsenergie pro Nukleon (Beispiele) HQ_ p @/A = 28 MQV ' L’"

06 m, + 30- My
né- 4007—2?40+ 0. 40086650 = 56 k43452 v

AM = 56%545%—55;390?‘03&) = 0,598 b4k v
E =amc *0593%% SBASMQ = 439,95 MeV
By, = 499,95 MV 56 = 373 MeV

Eisen hot oke i{m/’ﬂ'e Bmh%%m@r%w, prro Nuftdeon

Doxours resudtiert oas hi Verd ommen im
Umiversum (umde mder E Jemiste )

\

Der Bethe-Weizsicker-Zyklus

Bei niedrigen Temperaturen ist eine Fusion von Protonen zu
Helium dadurch maglich, dass Kohlenstoffkerne quasi als
Katalysatoren dienen, die am Ende des Fusionsprozesses
wieder in ihrer Ursprungsform vorliegen (siehe
Reaktionstabelle)

2! +IHY 5 UN' 4 v

BNt 5 3Ct et +ve
1élc++}Hl —>1¢N'+’Y

1¢NF+{HO _>lgol+,y

Bsp: Fusion von Stickstoff

50! 5 ON' +e' +ue
~ —®

BN+ 4+ 1H* — 2C* + 4He*

C13+p — N14+ Energie
m\lo«-hqr = mcﬂ + M
A3 00006k L + 4,009 7FFL Meys = 13,000064 u
! Mra = 13,999236 u
= AQ,OO’}SLM U 1u= 166054 1027 kg
sm = AP0734A- 43,9332360
2 g,A‘AO—a

Ezpmct = $4-407%0

entnommen aus leifiphysik de

m, = 1,007277 u

1]

- 03,58 - 755 MeV/

Aufgabe:

Hier passt gut die Fusion von Deuterium zu Helium aus der p-p-Reatktion. Suchbegriff auf Leifiphysik
relativer massendefekt”

= 20 MeV



Obwohi wir aufgrund der hohen 3% Aufbau der Sonne
Temperaturen die Sonne nicht Zonenstruktur

betreten kénnen, wissen wir e
aufgrund von Beobachtungen ihrer
Oberfidache und durch
thermodynamische Modelle schon
einiges tiber ihren inneren Aufbau
Liste die dargestellten Zonen
von innen nach auflen auf.

Graphik sus geo de Quelis Nasa

van innen nach aulfen:
‘ Kermgrovie
SWM&S'EOM
KonveRtionszone.
Pll\o‘lep\f\éne
ChwomoSphose

KONOV\Q,
Die Aktivitétserscheinungen an der
Oberfléche, die auch in der Graphik
dargestellt sind. werden wir im Ahnlich wie unsere Erde zeigt auch die Sonne im Inneren eine ausgepragte Zonenstruktur

néchsten Kapitel behandeln Die einzelnen Zonen unterscheiden sich hinsichtlich

Temperatur, Druck und Dichte %m@)’\ V\Q.CJ/\ QUﬂthlﬂ Q’O N

sTinK Apin Pa 4pin kg'm?
Beachte: 1y 10— 100 F—
'+ . - 4.06 ] | ;\“-\\__\\ E“"“—-.._H
ﬂo%m hmische = 0¥ ] S =
1":’)"]' 107_ \ 10° N\
SJUIQQJ 10
: L I S — .k
Rl' R@ RO
Im folgenden findest Du die Kernzone (bis etwa 0,2 R,)
einzelnen Zonen detailliert - -
beschrieben nur hier ist die Temperatur so hoch, das5. ... 'hA.S LO{) ... stattfindet

Den Energietransport vom Kern
nach aulBen kénnte man uber

einféche Warmeleitung nicht Strahlungszone (bis etwa 0,85 R,}
erkldren. Deshalb sind die F

- e :
Mechanismen zum Warmetransport  Energietransport durch SW\M%(K"ROV’RXL”|UU)

in den weiteren Zonen von

besonderer Bedeutung Energie wird durch Elektronen im Plasma CLhSO"'IoW!“f- VL\“CLW’HW*-

Warmetransport durch die Zone dauert etwa . A MUQ l@"\l\'&

Konvektionszone (fast bis aulen)

Temperatur W% — Kerne und Elektronen bilden A+0me
atomare Struktur der Materie behindert Enﬁ%a+m8 ’ ”'4. du-"d/\ S'bfﬂ.ll\hm&

Wérmetransport durch KOVNEQUK'OVI \ %W\W’%)—» GTM“LQM

Auf die gleiche Weise entstehen
blubbernde Konvektionszonen \
beim Kochen von Pudding v=1km's T

Onerschnitt

hebe Matene shdmt Lol nach olen,
Qspt ab und st om amderes Stelle,

weder noeh unten .

Granulen
(Benardzellen)




Ahnlich wie bei unserer Erde gibt Photosphire {die letzten 200 km)

es auch bei der Sonne Schichten " g

mit geringer Dichte, die die bildet den OJ%M - RQMLL ....... der Sonne_ Von dort kommt das Sonnenlicht, das
eigentiiche Kugel umhdulien wir sehen. Die Granulation darunter scheint aber durch

Darauf bezieht sich die Wortwahi

"-sphére”

Chromosphdre (bis zu 10.000 km iiber der Photospare)
e u
Strahlung der Chromosphire hat W?.» Jnfanéd'fd’

- . \ «
deshalb nur wahrend . onnen Lunatems sichtbar.

Absorptionsprozesse der Alome in der sehr heiRen Materie in diesem

Wellenldnge |r|‘nm
beide Abbn. aus wikipedia de

Korona (bis weit auflerhalb)

sehr hohe Temperaturen (bis 1 Mio K) — Atome [;TJJ\Q'« uQ.-.'.\.I. J\A’-»"+

— &)nﬂeﬂm . u’}S.A Am/ wocn.... (va. Protonen und Elektronen)
Iw

Sichtbare Strahlung hat Lj,ﬁ/\‘\f'lfw jﬂT'?Jﬂ')bfov"' ......................

deshalb nur wahrend . goﬂﬂvlﬂ M )TM)

........... sichtbar
Fir den Fall, dass die Ausflihrungen Sicherheitshinweis: Sonnenbeobachtung
uber den Aufbau der Sonne zur
Beobachtung anregen, schlieltich noch . .
der allfallige Sicherheitshinweis, der _Keme Beobachtung der Som_w direkt
wirklich ernst genommen werden solite oder mit Fernrohren oder anderen Linsensystemen.

Der Anstieg von Patienten in Erblindungsgefahr!
Augenkliniken nach Beobachtungen bei

Sonnenfinsternissen belegt die
Gefahren. die von unbedachter
Sonnenbecbachtung ausgehen

Bidquelle Nasa

Selbst-Check: Aufgabe:
« Zonenaufbau

Kernzone, Strahlungszone,
Konvektionszone

- dufere Spharen

= 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"




Im Mittelalter galt (natiirlich
auch unter dem Einfluss einer
religiosen Interpretation des
Himmels) die Sonne noch als
perfekte, makellose Kugel.
Ausgerechnel ein Jesuiten-
pater (Scheiner, geb. in Markt
Wald bei Mindelheim, spdter
in Ingolstadt) beschrieb 1611
unregelmdfige Flecken auf
der Sonnenoberfliche, die er
mit Hilfe einer Projektion
beobachten konnte. Sie
bewegen sich im Laufe von
Wochen mit der Sonnen-
oberfldche mit und zeigen so
auch die Rotation der Sonne.
Ein Verstdndnis fiir ihre
Bedeutung entwickelte sich
erst spdter und erst im 20.
Jahrhundert fand man einen
Zusammenhang dieses
Phdnomens mit dem
Magnetfeld der Sonne.

In den folgenden Jahrhun-
derten erfolgten ausgiebige
Zihlungen und Positions-
messungen von Sonnen-
[flecken. Das nebenstehende
(beriihmte) Diagramm zeigt
fiir jedes Beobachtungsjahr
die Anzahl (iiber eine Farb-
skala) der beobachtbaren
Sonnenflecken sowie die
heliographische Breite (nach
oben und unten), in der diese
aufireten.

Beschreibe die Auffillig-
keiten, die sich an diesem
Diagramm ablesen lassen.
Du bekommst dann auch noch
weitere Informationen im
Zusammenhang mit diesem
Zyvklus.

3.8 Sonnenaktivitiit .
Entdeckung der Sonnenflecken !
&,LE»;‘\QJ' Pw‘I'O iZ.UU{“ (i‘.i \SC\L-\Q
[ VTN -Sa,‘l“:!_rwx und eut-
decled klewwe dunlle Fleckey
an( desem O@E‘Qﬁ“k» ;
Erkléirung der Sonnenflecken
Bei der Beobachtung der Sonnen-
oberfliche (Achtung: nur mit
speziellen Sonnenfiltern oder

Tabifunutnr

:\lm.u ot Faenle ex wan
Abb. aus wikipedia, Christoph Scheiner, gemeinfrei

s sbliraand; mediy

mittels Projektion auf einen Perumbra . formale*
Schirm) erscheinen Bereiche {ca. 5000 K) ™™ Obertkiche
- (ca. 6000 K)
d,uMl((QJ‘ __,wennsie Umbra ~— ¢ bis ca.
(ca. 4000 K) * 50000 km
alles ow& _als der Rest.

Entstehung der Sonnenflecken
Die Sonne hat ein Magnetfeld. das

deutlich stérker ist als das der Erde
und aufgrund der hohen Dynamik
der Vorgénge auch deutlich
instabiler. Feldlinien, die unter der
Oberflache laufen, kénnen lokal \

Abb. aus wikipedia, TilmamR, CCO

An diesen Stellen ist die Konvektlon
gestort, die Oberflache ist hier
"kiihler".

13 Die Sonne 3.8 Sonnenaktivitat

Magnetfeidinmien

Sonnenfleckenzyklus und Schmetterlingsdiagramm

Posiion and area ol sunspols

1930 1940 1950 1960 1970 1980 1990 2000 2010 2020

Date Area in relation to the visible hemisphere
B <80ppm B <600ppm O 2600ppm

1870 1880 1890 1900 1910 1920

Abb_aus wikipedia, von Con-struct - Royal Observatory,
Gmenwich, CC BY-SA 30

Die Awzak®

der

Dabei treten zu Beginn eines Zyklus die Sonnenflecken typischerweisc auf
einer heliographischen Breite von ca. 40° in ‘(( Qu:\Qr Zahl auf
(gleichverteilt auf Nord- und Siidhalbkugel). Im Verlauf des Zyklus

nimmt ihre Zahl dé_u(&cﬂ-\ U

_und ihr Populationsgebiet

verlagert sich in Richtung A ‘] “Q(o”‘

. Zum Ende des Zyklus

nimmt die Zahl der Flecken wieder de -&(,L Q,G»
Im Bereich des Maximums der Sonnenfleckenanzahl messen wir auch em

emhergehenden Erscheiningen (51ehe néchste Folie). Tatsdchlich kehrt sich
wihrend des Zyklus das Sonnenmagnetfeld um und erreicht dann nach

insgesamt 22 Jahren wieder seine urspriingliche Orientierung.
13 Die Sonne 3.8 Sonnenaktivitat



Die ayfgeﬁihrten Erscheinun- weitere Aktivitiitserscheinungen
gen sind aufgrund der Grofle  gnnenfackeln (faculae)

(ORI O TR LI flammenférmige Lichterscheinungen in der Photospére

der Vorgdnge in ihr stets . . :tlich begrenzt
spektakuldr und gigantisch. 4, I TS AL

Sie treten verstdrkt in Phasen
hoher magnetischer Aktivitit
der Sonne auf und konnen

Protuberanzen
schmale leuchtende Materiewolken

dann durch Eintri in Chromosphére und Korona
VZZ'EHZ:;ngdeTe;zZ ;:‘:f_e ruhende Protuberanzen: Teilchen be-

. . ’ wegen sich entlang der magnetischen
SCALLDCT) 3 e B Feldlinien und zeichnen diese nach

20 L0 eruptive Protuberanzen: siche CME

elektronische Kommunikation

Abb aus wikipedia

nachhaltig gefdhrden. gemeinfics. 101 NASA
Deshalb wird die Aktivitdt Sonneneruptionen (flares)
der Sonne permanent von » Ausbruch von elektromagnetischer
NASA und ESA iiberwacht, Strahlung (Rontgen, UV) und Materie
um entsprechende * in der Nihe von Sonnenflecken
Warnungen zeitnah « zuvor starke lokale
aussprechen zu konnen. TemperaturerhShung (bis Mio. K) von Navgons cemizang
Aulmospheric Administration

Koronare Massenauswiirfe (CME

coronar mass ejektion)

* (Gasmassen aus den Protuberanzen

werden weggeschleudert
+ deutlich groBer als flares
+ Gefahr flir Satelliten und elektroni-
sche Kommunikation auf der Erde.
mmmm%m%m%W ilcommons wikimadia or/asindes phpToumd=21422678
13 Die Sonne 3.8 Sonnenaktivitat 3

Wenn der Teilchenstrom (v.a. Sonnenwind und _
Elektronen und Protonen) von ~ Magnetosphiire =a=e—ADRUIEN!
der Sonne (Sonnenwind, Welt- = v. ! -~ Ankommerde Sonnenwindpartikel
raumweltter) auf die Erde trifft, "\”& A Plasmabogen
veijformt er deren Magne!feld % ; Van-Allen-Strahlungsgurte! ;
(siehe Abb.), auf der Vorderseite

b’

wird es "gestaucht”, an der

Riickseite "ausgeweht". Die G

geladenen Teilchen werden dabei

durch das Magnetfeld abgelenkt N &2 Neutee o S
und treffen insbesondere an den g ol fromen K =l RO

Polen auf die Erdatmosphdire. . ‘ Al )

Uberlege mit Hilfe dor UVW.  lerds 13&« el .QMC()) Potar Hock

Regel, wie sich Elektronen doy T o Bovgeril e Magnetasheal

weiterbewegen, wenn sie wie 2w dew Toleu . Aizticous Wikl pedla, BCimHict SEasi

gezeichnet hinter einer Feldlinie Ppglarlichter

vorbeifliegen. Treffen schnelle . 0( ‘ 0
Teilchen auf Lufimolekiile (z.B. Worm nw Olov O-M-{
Stickstoff oder Sauerstoff), so Mo b, ‘;kx_ wi dir &d -

konnen sie diese zum Leuchten 5

anregen (Resonanzfluoreszenz, atues PLa}Q 6.44%_@1“
siehe Kap. 3.2) ‘ . '
229 9 da@ne 2tm

Selbst-Check: zQu Q(«( QU G . ;
* Sonnenflecken A nfaahae Abb. aus wikipedia, gemeinfici

* Sonnenfleckenzyklus und === o .
Schmetterlingsdiagramm Auf leifiphyik findest Du unter Elektrizititslehre - Bewegte Ladungen in

« weitere Erscheinungen Feldern Aufgaben die Aufgabe "Polarlichter" sowie unter Astronomie —
+ Sonnenwind und Sonne Aufgaben die Aufgabe ,,Sonnenoberfliche“ passend zum Thema.
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