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Vorwort

Das Ziel dieser mehrbandigen Lehrbuchreihe ist es, grundlegende Erkenntnisse iiber die Welr
aullerhalb unserer Erde in systematischer Weise auf einem Niveau, den man im amerikanischen als
,2undergraduate* bezeichnen wiirde, dem Leser ,dher zu bringen. Dabei wurde sowohl eine gewisse
Ausfiihrlichkeit als auch Aktualitit (hier etwa 2007) — soweit das bei den einzelnen Themenkomplexen
tiberhaupt moglich ist — angestrebt. Gerade in der Astronomie und Astrophysik beobachtet man
gegenwirtig innerhalb kiirzester Zeitriume einen enormen Wissenszuwachs, wie man es bei anderen
Wissenschaften in diesem Umfang her nur begrenzt kennt. Allein wihrend der Arbeit an dieser
Buchreihe erforschte die Raumsonde ,,Galilei* das Jupitersystem, erreichte ,,Cassini“ den Saturn mit
seinem komplexen Ringsystem und ,,Huygens* die Oberfliche des Saturnmondes Titan; eine ganze
Anzahl von ,, Transplutos* mit ,,Eris* an der Spitze wurden entdeckt, was u.a. dazu fiihrte, daf} der neue
Begriff ,,Zwergplanet” in die astronomische Terminologie eingefiihrt wurde und die bekannten
Merksitze fiir die Planeten unseres Sonnensystems nur noch bedingt giiltig waren und umformuliert
werden mufiten ...

Wihrend es vor 30 Jahren nicht sonderlich schwierig war, die Anzahl und die Namen der Satelliten der
Planeten unseres Sonnensystems aufzusagen, ist das heute ldngst nicht mehr moglich. Man hat sogar
den Eindruck, daf} es zunehmend schwieriger wird, fiir die neuentdeckten Objekte iiberhaupt Namen zu
finden, wie die vielen noch vorldufigen Bezeichnungen der neuentdeckten Jupiter- und Saturnmonde
zeigen.Und schlieBlich soll in diesem Zusammenhang nur noch auf den inflationdren Zuwachs an
Entdeckungen von Exoplaneten allein im letzten Jahrzehnt hingewiesen werden, die uns viele neue
Einsichten in die Struktur und Entstehung von Planeten und Planetensystemen gewihrt haben. Gerade
an Planeten um weit entfernte Sterne entziindet sich unsere Phantasie, wie die vielen kiinstlerischen
Darstellungen beweisen, die man bei der Recherche im Internet leicht auffinden kann.

Ziel dieser ,,Einfithrung® in die Astronomie und Astrophysik ist es Leser anzusprechen, die einen nicht
zu kompakten Einstieg in diese Wissenschaft in deutscher Sprache wiinschen und auch daran
interessiert sind, an die im Internet oder iiber Zeitschriften zugingliche Fachliteratur herangefiihrt zu
werden. Angesprochen sind in erster Linie Schiiler der Abiturstufe unserer Gymnasien, ihre Lehrer,
Studenten der ersten Studienjahre sowie selbstverstindlich auch die wachsende Zahl an
Liebhaberastronomen (so wie der Autor), die mehr wissen wollen iiber die Objekte, die sie in ihren
,Backyard- Observatorien oder an Volks- und Schulsternwarten beobachten.

Auf Zitierungen wurde im Text — dem Charakter eines Lehrbuches entsprechend — weitgehend
verzichtet. Fachaufsitze lassen sich mittlerweile leicht iiber Google Scholar oder iiber das Astrophysics
Data System (ADS) recherchieren.

Zum SchluB} miichte ich mich noch bei meinem Freunden, Bekannten und Kollegen bedanken, dich
mich mittelbar und unmittelbar wéihrend der Zeit der Erarbeitung dieser Buchreihe unterstiitzt haben.

M.Scholz

Herbst 2007






Die Sonne

Die Sonne

Im Pergamonmuseum auf der Museumsinsel in Berlin befindet sich seit einiger Zeit wieder die Biiste
der dgyptischen Konigin NOFRETETE. der Frau AMENHOTEPS IV (Regentschaft 1352 — 1336 v.u.Z.).
Dieser Pharao ging in die Geschichte ein, in dem er versuchte, das traditionelle dgyptische Pantheon
der Gotter mit Amun an der Spitze zu entmachten und dafiir einen einzigen, obersten Gott, und zwar
Aton, einzusetzen. Er wurde damit — obwohl ihm das selbst sicherlich nicht bewuf3t war - zum ersten
monotheistischen Religionsstifter der Menschheit. AMENHOTEP IV legte daraufhin seinen urspriing-
lichen Namen ab und nannte sich Echnaton was eigentlich nur ,,niitzlich fiir den Aton* bedeutet: Aton
ist die Sonnenscheibe. In ihr versinnbildlichten die Agypter jener Zeit den tiglichen Fortbestand der
Welt und des Kosmos. In dem die Sonnenscheibe Abend fiir Abend in die Unterwelt hinabsteigt um
am nichsten Morgen wieder neu zu erstehen, offenbarte sich in ihrem téglichen Lauf am Himmel die
Kontinuitdt der Schopfung. Echnaton hatte aber kein Gliick. Nach seinem Tod wurde er als
,,Ketzerkonig® verdammt und man versuchte alle Spuren, die an seine Existenz erinnerten, zu tilgen.

Der Monotheismus Echnatons war letztendlich eine religids motivierte Naturphilosophie. Sie erkennt
in der Sonne als Spender von Licht und Wirme die wichtigste Existenzbedingung fiir das Leben der
Menschen auf der Erde. Und auch tiber 3000 Jahre spéter ist zu dieser grundlegenden Erkenntnis nichts
hinzuzufiigen. Nur wissen wir heute, was ,,Aton* wirklich ist, wie er funktioniert und wie man sich am
besten an einem heilen Sommertag am Strand gegen sein UV-Licht schiitzen kann...

Astronomisch gesehen ist die Sonne ein Stern wie jeder andere. Von ihrer Art gibt es Abermillionen
allein in unserer MilchstraBe. Wihrend jedoch ein Stern, der mehrere Lichtjahre entfernt ist, recht
gewohnlich und auch nicht sonderlich aufregend ausschaut, kann man das von der Sonne — z.B. durch
ein Fernrohr mit einem schmalbandigen Coronado H ¢ -Filter hindurch betrachtet — wahrlich nicht
behaupten. Thre Nidhe macht diesen Stern fiir den Astronomen zu einem aufergewohnlichen Objekt.
Die Sonne ist gewissermallen ein ,,Modellstern® (und auch der Einzigste), der sich in allen Details
untersuchen 1d6t. Es gibt ganze Observatorien — sowohl auf der Erde als auch im Weltraum — die sich
nur mit der Sonnenbeobachtung beschiftigen. Was man dabei herausgefunden hat, soll im Folgenden
berichtet werden.

Allgemeines

Die Sonne ist ein Stern der Milchstra3e. Sie zieht auf einer fast kreisformigen Bahn in einer Entfernung
von ca. 8200 pc ihre Bahn um das galaktische Zentrum. Dabei dauert ein Umlauf ca. 210 Millionen
Jahre. Von der Erde aus erscheint sie als gleisendhelle, scharf begrenzte und vollig runde Scheibe mit
einem Durchmesser von etwa einem halben Grad. Seitdem man verldBlich die Entfernung der Erde von

der Sonne kennt (im Mittel 1.49598 10" m = 1 AU), L4Bt sich aus dem scheinbaren Durchmesser der
Sonnenscheibe leicht der wahre Durchmesser der leuchtenden Gaskugel berechnen: R, =6.96-10°m =

109 Erdradien. Wie noch gezeigt wird, ist es genaugenommen &@uBerst problematisch von der
,,Oberflidche* einer Gaskugel zu sprechen. Eine spezielle Eigenschaft der leuchtenden Atmosphiren-
schicht der Sonne (der Photosphire), ndmlich ihre im Vergleich zum Sonnendurchmesser verschwin-



Einfiihrung

dend geringe Dicke (von der Erde aus gesehen unter einer halben Bogensekunde), erlaubt trotzdem
eine sehr pridzise Durchmesserangabe. In Wirklichkeit nimmt die Gasdichte nach auflen natiirlich
monoton ab. Der Schliissel zur Erkldrung fiir den scheinbar scharfen ,,Sonnenrand“ liegt an einer
Eigenschaft des solaren Plasmas, welche man als ,,Opazitit* bzw. ,,optische Tiefe* bezeichnet. Diese
beiden Begriffe werden im Abschnitt iiber die Photosphére im Einzelnen behandelt.

Wenn die Entfernung eines Planeten (z.B. der Erde) zur Sonne bekannt ist, 148t sich eine Aussage iiber
eine weitere wichtige Kenngrofle — die Masse — machen. Aus dem 3. Keplerschen Gesetz

3
a G
F=_47Z,2(MO+MPlaner) [1.1]
kann bei bekannter groBer Bahnhalbachse a und Umlaufszeit T die Massensumme aus Sonnen- und
Planetenmasse leicht berechnet werden. Da die Planetenmasse im Fall der Erde im Vergleich zur
Sonne vernachléssigbar klein ist, macht man keinen groen Fehler, wenn man die Massensumme als
Sonnenmasse verwendet:

Eine fiir einen Erdenbiirger im Allgemeinen recht angenehme Eigenschaft der Sonnenstrahlung ist, daf3
sie wiarmt. Oder etwas exakter ausgedriickt, auf jeden Quadratmeter Erdoberfliche fillt pro Zeiteinheit
eine gewisse Energiemenge S, die ein MaB fiir die gesamte Strahlungsleistung der Sonne ist. Diese
Strahlungsleistung wird als Leuchtkraft L. bezeichnet und ist ein wichtiges Charakteristikum fiir jeden
Stern. Um die Leuchtkraft der Sonne zu bestimmen, braucht demnach nur die Grofe S — sie wird als
Solarkonstante bezeichnet - gemessen werden.

Aus diesem Wert und der Entfernung r der Erde zur Sonne folgt:

L=4xr*S [1.2]

Fiir die Bestimmung von S gibt es verschiedene Methoden. Relativ gute Ergebnisse liefern z.B. die
Pyrheliometer, wie sie auch in der Meteorologie eingesetzt werden. Darunter versteht man ein
spezielles MefBgerit, bei dem die einfallende Sonnenstrahlung absorbiert wird und man aus der daraus
resultierenden Erwdrmung die Solarkonstante S bestimmen kann. Es handelt sich also um eine
kalorimetrische Mefmethode. Bei dem sogenannten Kompensationspyrheliometer nach Angstrom
befinden sich in einem Hohlkorper mit einer Eintrittsoffnung fiir das Sonnenlicht zwei diinne
geschwirzte Metallstreifen, von denen der eine von der Sonne bestrahlt wird und sich dabei erwirmt
und der andere von einem elektrischen Strom durchflossen wird und sich dabei aufgrund seines
Ohmschen Widerstands ebenfalls erwidrmt. Der elektrische Strom, der notwendig ist, um beide
Metallstreifen auf der gleichen Temperatur zu halten, ist ein MaB fiir die absorbierte Sonnenenergie.
Daraus 1dBt sich die Solarkonstante S berechnen. Nach bestimmten Korrekturen, die mit der
Absorption von Strahlungsanteilen in der Erdatmosphidre zu tun haben, ergibt sich fiir die
Solarkonstante folgender Wert:

S =1.37 kW /m?

Eine weitere wichtige Kenngrofe fiir einen Stern ist seine Helligkeit. Im Vergleich zu den Sternen, die
man in einer klaren Nacht sieht, ist die Sonne extrem hell. Das liegt natiirlich nur an ihrer geringen
Entfernung zur Erde. Ein Vergleich wird erst sinnvoll, wenn man die scheinbare Helligkeit eines Sterns
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(oder der Sonne) mit einer Helligkeit vergleicht, die der scheinbaren Helligkeit des Sterns in einer
genau festgelegten Entfernung entspricht. Oder anders ausgedriickt, Helligkeiten von Sternen sind
untereinander nur dann vergleichbar, wenn man ihre scheinbaren Helligkeiten betrachtet, die sie in
einer festzulegenden Einheitsentfernung haben wiirden. Diese Einheitsentfernung ist per definitionem
auf 10 pc (=32.6 Lichtjahre) festgelegt worden. Die Helligkeit, die ein Stern in dieser Entfernung hat,
bezeichnet man als ,,Absolute Helligkeit*. Wie man sich leicht vergewissern kann, ist diese Grof3e
(genauer die bolometrische absolute Helligkeit) ein MaB fiir die Leuchtkraft eines Sterns.

Helligkeiten werden in der Astronomie in Groenklassen angegeben. Das hat in erster Linie historische
Griinde. Es hat sich im Laufe der Geschichte eingebiirgert, dal man die hellsten Sterne als Sterne 1.
GroBe und die Schwichsten, also die, die man mit freien Auge gerade noch wahrnehmen kann, als
Sterne 6. Grofle bezeichnet. Bei dieser Einteilung spielt ein psychologisches Gesetz eine Rolle, das
man aus der Akustik her kennt. Das Empfinden einer Lautstirkedifferenz ist der Logarithmus des
Verhiltnisses der zu vergleichenden Reizstirken proportional. Dieses Weber-Fechnersche Gesetz
(,,psychophysisches Grundgesetz*) gilt auch beim Vergleich der Intensititen zweier Lichtquellen.
Bezeichnet man mit m, und m, die Helligkeiten zweier Sterne in Grofenklassen (magnitudo) und mit

I, und I, die dazu gehorigen Intensititen, dann ist nach N.POGSON (1829-1891) (1856):

I
ml_mzz_z'SIOg(I_lj [1.3]

2

Auf diese Weise wird der psychologische Eindruck der Differenz von zwei Sternhelligkeiten auf eine
quantitative Basis gestellt und mit den wahren Intensititsunterschieden in Beziehung gesetzt. Es gilt
somit:

L — 10—().4(1n]—m2) [1.4]

2

Die durch (1.3) definierte Groenklassenskala hat den Vorteil, daf3 sie auch auf die Sonne anwendbar
ist. Ihre scheinbare Helligkeit betriagt—26™".8.

Gleichung (1.3) gilt natiirlich auch fiir die absolute Helligkeit:

Ml—M2=—2.510g(%J [1.5]

2

wobei sich hier die Strahlungsintensititen auf die Einheitsentfernung von 10 pc beziehen.

Da die Intensitit einer Lichtquelle mit dem Quadrat der Entfernung abnimmt, ist die Differenz
zwischen scheinbarer Helligkeit m und absoluter Helligkeit M ein MaB fiir die Entfernung eines Sterns:

m—M =5logr-5 [1.6]

r wird dabei in pc gemessen.
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Rotation

DaB3 die Sonne rotiert erkennt man leicht, wenn man iiber mehrere Tage hinweg Sonnenflecken
beobachtet. Schon GALILEO GALILEI (1564-1642) war 1610 bei seinen Sonnenbeobachtungen
aufgefallen, daB sich die dunklen Flecken — zumindest die langlebigen unter ihnen — innerhalb von
etwa 2 Wochen von Ost nach West iiber die Sonnenscheibe bewegen. Er erkannte, dal die Flecken
wahrscheinlich Objekte der Sonnenoberfliche sind und die Sonne sich als Ganzes in etwa einem
Monat um ihre eigene Achse dreht. Aulerdem fiel ihm auf, dal die Fleckenbahnen keine Geraden,
sondern Kreisbogen sind woraus er schluB3folgerte, da die Sonnenachse gegeniiber der Ebene der
Erdbahn eine gewisse Neigung haben muf3.

An der Wanderung der Sonnenflecke iiber die Sonnenscheibe erkannte Galileo Galilei und Christoph
Scheiner die Rotation der Sonne

Ungefihr zur gleichen Zeit begann auch der schwibische Jesuiten-Pater CHRISTOPH SCHEINER (1573-
1650) mit systematischen Sonnenbeobachtungen. Die Ergebnisse seiner Beobachtungen legte er 1630
in seinem Hauptwerk ,,Rosa Ursina sive Sol* nieder. Neben einer ausfiihrlichen Beschreibung des
Phinomens der Sonnenflecke enthilt es eine fiir damalige Verhiltnisse recht genaue Bestimmung der
Rotationsdauer der Sonne sowie ihrer Achsenneigung.

1859 begann der britische Astronom RICHARD CHRISTOPHER CARRINGTON (1826-1876) die
Sonnenrotation anhand der Bewegung der Sonnenflecken iiber die Sonnenscheibe genauer zu
untersuchen. Er fand dabei iiberraschenderweise eine breitenabhidngige Rotationsdauer. Am
Sonnenéquator dauert eine Sonnenrotation ungefihr 25 Tage, bei 45° heliographischer Breite aber 27.5
Tage. In Richtung zu den Polen nimmt sie weiter zu. Diese Erscheinung wird als differentielle Rotation
bezeichnet und der mathematische Zusammenhang zwischen heliographischer Breite und
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Rotationsdauer ,,Rotationsgesetz“. Damit war bewiesen, dal zumindest die sichtbaren #dulleren
Regionen der Sonne auf jeden Fall gasformig sein miissen. Dieser Befund konnte von GUSTAF
KIRCHHOFF (1824-1887) und ROBERT BUNSEN (1811-1899) untermauert werden, in dem sie zeigten,
dal3 die Entstehung der Fraunhoferschen Absorptionslinien im ansonsten kontinuierlichen Sonnenlicht
eine ,,kiihle‘ Gasschicht voraussetzt.

Die Bestimmung der differentiellen Rotation aus der Beobachtung von Fleckpositionen ist nicht ganz
unproblematisch. Man weil3 nicht genau, inwieweit Eigenbewegungseffekte der Flecken das Ergebnis
verfilschen. Zwar lassen sich derartige Effekte statistisch leicht herausfiltern. Trotzdem hat man nach
alternativen MeBmethoden gesucht. Die Spektroskopie — oder genauer die Ableitung der
Rotationsgeschwindigkeit aus der Linienverschiebung, die sich durch den Doppler-Effekt ergibt — hat
sich als sehr hilfreich erwiesen.

Unter dem Doppler-Effekt versteht man die Abweichung der gemessenen Wellenlinge A A einer
Spektrallinie in Bezug auf die im (ruhenden) Labor gemessene Wellenlinge A, wenn sich die
emittierende Strahlungsquelle relativ zum Laborsystem mit einer bestimmten Radialgeschwindigkeit

v, bewegt. In diesem Fall gilt fiir|vr| <<c:

A/I=A—AO:V— [1.7]

C
wobei ¢ die Vakuum-Lichtgeschwindigkeit ist.

Bewegt sich die Lichtquelle von uns weg (v, >0), dann kommt es zu einer Verschiebung in Richtung

groflerer Wellenlidngen (,,Rotverschiebung®). Im entgegengesetzten Fall beobachtet man dagegen eine
,,Blauverschiebung®. Da man gewohnlich die Wellenlidnge einer Spektrallinie im Labor sehr genau
messen kann, 146t sich aus der beobachteten Wellenldngendifferenz auf die Radialgeschwindigkeit der
Quelle schlieflen.

scale innm

’ﬁl I ||IIII| ‘lII I lI l II -
w w2z F i@

Von der Sonnenrotation verursachte Dopplerverschiebung der Na-D-Linien im Sonnenspektrum. Die
Absorptionslinien, die keine Verschiebung zeigen, werden durch die Erdatmosphére verursacht.
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Indem man ein hochauflosendes Sonnenspektrum jeweils vom 0Ostlichen und vom westlichen
Sonnenrand (bei gleicher heliographischer Breite) aufnimmt, 146t sich aus der Dopplerverschiebung
mit (1.7) leicht die Radialgeschwindigkeit und damit die Rotationsgeschwindigkeit der Sonne
bestimmen. Da sich der westliche Sonnenrand von uns weg bewegt (Rotverschiebung) und der 6stliche
auf uns zu (Blauverschiebung), ist die Verschiebung doppelt so grol und man benétigt nicht einmal die
Laborwellenldnge einer Linie, um v, zu bestimmen. Man muf} lediglich die beiden Linienpositionen

genau vermessen und ihren Abstand 2 A 4 bestimmen.

Der Messung der Rotationsgeschwindigkeit der Sonne mit spektroskopischen Mitteln sind nicht nur
instrumentelle sondern auch natiirliche Grenzen gesetzt. Das Gas in der Photosphire besitzt selbst eine
rotationsunabhéngige, eigene Bewegungskomponente, die man z.B. in der auf- und ab- Bewegung der
Materie bei der Granulation beobachten kann.

Die folgende Tabelle gibt die breitenabhingige Rotationsperiode der Sonne an, wie sie aus
Sonnenfleckenbeobachtungen und aus dem Dopplereffekt abgeleitet wurden.

Heliographische Dopplereffekt Sonnenflecken

Breite (Tage) (Tage)
0° 25.1 25.6
10° 25.2 25.7
20° 25.6 26.0
30° 26.4 26.6
40° 27.3 27.7
50° 29.3
60° 314
70° 33.6
80° 33.5

Mit dem Dopplereffekt kann man auch die Rotationsgeschwindigkeit bei heliographischen Breiten
oberhalb von 40° messen, wo gewdohnlich keine Sonnenflecke mehr auftreten.

Die Rotationsgeschwindigkeit v (in m/s) 146t sich in Abhéngigkeit der heliographischen Breite B auch
durch folgende empirisch aus Dopplermessungen bestimmte Beziehung berechnen (SCHERRER et.al.
1980):

v=2030-278sin* B—278sin* B [1.8]

Die Ursache fiir die differentielle Rotation ist in der Konvektionszone im Sonneninneren zu suchen
wobei die einzelnen Stromungsvorginge, die dazu fithren, noch nicht gut verstanden sind. Mit
modernen satellitengestiitzten Methoden und mittels komplizierter Modellrechnungen versucht man
deshalb detailliert die Stromungsverhiltnisse (und das Eigenschwingungsverhalten) der Sonne zu
untersuchen um den dynamischen Vorgingen unterhalb der Photosphire auf die Spur zu kommen.
Stichpunkt hier ist der Begriff ,,Helioseismologie*. Dariiber wird noch zu berichten sein.
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Auswirkung der differentiellen Rotation auf die relative Lage von Sonnenflecken in unterschiedlichen
heliographischen Breiten.

Globales Magnetfeld

Die Sonne ist ein Magnet. So dhnlich konnte man die Entdeckung von HAROLD DELOS BABCOCK
(1882-1968) umschreiben, dem es mittels eines selbstkonstruierten Magnetographen 1948 gelang, das
allgemeine Magnetfeld der Sonne nachzuweisen. Dieses Magnetfeld hat ungefahr eine Dipolstruktur
und eine Feldstirke in der GroBenordnung von 10~ Tesla. Das liegt weit unter den Magnetfeldstéirken,
die in und in der Néhe von aktiven Regionen der Photosphire (z.B. Sonnenflecken) gemessen werden.
Dort werden Feldstirken bis zu 0.5 Tesla erreicht.

Im Gegensatz zum Magnetfeld der Erde ist das solare Magnetfeld hochgradig verdnderlich und eng an
den 11-jahrigen Aktivititszyklus gekoppelt. Der Hohepunkt dieses Zyklus ist z.B. mit der Umpolung
des globalen solaren Magnetfelds verbunden. Der magnetische Nordpol wird zum Siidpol und der
Stidpol zum magnetischen Nordpol. Optisch kann man die groBrdumige Struktur des solaren
Magnetfeldes am Aussehen der Sonnenkorona bei einer totalen Sonnenfinsternis erahnen. Thr
unterschiedliches Aussehen zu Zeiten der ruhigen und zu Zeiten der aktiven Sonne wird durch das
globale solare Magnetfeld maB3geblich mitbestimmt. Zu erwzhnen sind in diesem Zusammenhang die
sogenannten Polarstrahlen der Korona, die besonders wihrend Phasen geringer solarer Aktivitit
auffallen. Sie zeichnen in etwa die Lage der magnetischen Kraftlinien nach.

Dal3 das solare Magnetfeld signifikante Abweichungen zu einem klassischen Dipolfeld zeigt, brachten
die Messungen der sehr erfolgreichen Sonnensonde ,,Ulysses* ans Licht. Die Sonnensonde wurde nach
einer nichteingeplanten Verzogerung (Challenger-Katastrophe) im Oktober 1990 mit dem Space-
Shuttle ,,Discovery* auf eine Erdumlaufbahn gebracht und von dort aus auf eine Bahn zum
Riesenplaneten Jupiter eingeschossen. Ziel dieses Manovers war es, ,,Ulysses* unter Ausnutzung der
Jupiter-Schwerkraft durch ein gewagtes Swing-by auf eine Bahn zu bringen, die sie iiber die Pole der
Sonne fiihrte. Man wollte durch diese Aktion den Sonnenwind und das globale Magnetfeld der Sonne
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Magnetfeld

auBerhalb der ekliptikalen Ebene erforschen. Bei den ersten Polpassagen 1994 und 1995 war die
Sonnenaktivitit relativ gering wihrend man bei den Passagen der Jahre 2000 und 2001 gerade ein
Aktivititsmaximum vorfand (inkl. Umpolung). Die erste Uberraschung war, daB sich das globale
solare Magnetfeld dahingehend von einem typischen Dipolfeld unterscheidet, das sich die aus- und
eintretenden Magnetfeldlinien nicht wie erwartet an den magnetischen Polen konzentrierten. Die
magnetische Feldstirke zeigte vielmehr eine gleichmifBige, von der heliographischen Breite nur
schwach abhingige Verteilung. Das fiihrt iibrigens zu der beobachteten Aufficherung des polaren
Sonnenwindes. Hier existiert eine enge Verflechtung zwischen abstromenden Sonnenwind und solaren
Magnetfeld, die sich gegenseitig beeinflussen.

Marth Polar Pass
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Die Bahn der Sonnensonde Ulysses fiihrt iiber die Pole der Sonne.

Magnetfelder

Magnetische Felder sind eine spezielle Ausprigung des elektromagnetischen Feldes. Sie entstehen,
wenn sich Ladungen relativ zu einem ruhenden Bezugssystem bewegen und dabei einen ,,elektrischen
Strom* (z.B. in einem Kupferleiter oder in einem leitfdhigen Plasma) bilden. Das gilt auch fiir die
intrinsischen Magnetfelder, wie sie in Form von magnetischen Momenten viele Elementarteilchen
besitzen. Als kollektives Phidnomen sind sie unter bestimmten Bedingungen in der Lage,
makroskopische Magnetfelder auszubilden, wie man es beispielsweise von Permanentmagneten her
kennt.

Physikalisch gibt es jedoch keinen ,,selbstandigen* Magnetismus. Er existiert nur im Zusammenhang
mit der Bewegung von elektrischen Ladungen relativ zum Bezugssystem eines Beobachters und ist —
wie Albert Einstein 1905 zeigen konnte — nur der relativistische Teil eines elektrischen Feldes. Man

kann das folgendermaBen zeigen: Gegeben seien zwei Ladungen ¢, und ¢,, die zum Zeitpunkt 7, den



Die Sonne

Abstand r haben und sich fiir einen ruhenden Beobachter mit der Geschwindigkeit v, bzw. v, nach

rechts bewegen. Dabei wird stillschweigend vorausgesetzt, daf} das elektrische Feld E am Ort der
Ladung g¢,homogen ist. Die Kraft zwischen beiden Ladungen ist die Coulombkraft F.. Fiir die
elektrische Feldstirke gilt dann:

_F_ 1 ¢ _nr

q, _47[80 r Ar

Dabei durchsetzen n Feldlinien die senkrecht zum Richtungsvektor r ausgerichtete Fliche A=/ 1,

(wobei [/, die Linge in Bewegungsrichtung ist), woraus fiir den Betrag der Coulombkraft F,

n
F.|=—
| C| Ll 9,

folgt. Nach der speziellen Relativititstheorie erscheint fiir einen Beobachter, in dessen Bezugssystem
die Ladung g,ruht, die Linge /, wegen v, >V, verkiirzt, d.h.

L =L\1- 5, mit B=v*/c’ (Lorentz-Faktor)
(v=Relativgeschwindigkeit  zwischen ~ v,und v, gemidl dem (speziell-relativistischen)

Additionstheorem fiir Geschwindigkeiten)

Das bedeutet, da sich zwar die Anzahl der Kraftlinien fiir beide Beobachter nicht dndert, sich aber die
Kraftliniendichte fiir den mitbewegten Beobachter erhoht:

1_V1V2
F’_”‘]z_ 1 g4, c’

Il 4me, 1’ e V2
AN P

In dem man die Wurzelausdriicke in eine Reihe entwickelt und anschlieBend alle Glieder ab dritter
Ordnung vernachléssigt, erhélt man

2
FC'_ 1 qq, [1+(V1_V2)J

e, r’ 2¢?

Insgesamt gibt es vier Fille, die sich aus der Kombination von Ladungen unterschiedlichen
Vorzeichens ergeben. Aufsummiert erhélt man als Gesamtzusatzkraft

1 q4q, v,v
AF.) =— 192 V1 V2
( C)g 4r g, rroc

Vergleicht man diesen Ausdruck mit dem Coulomb’schen Gesetz, dann erkennt man, daf3 eine
zusitzliche Kraftkomponente auftritt, die fiir einen Strom I von g = N e Ladungstriger, die sich iiber

die Lange [ mit der Geschwindigkeit v bewegen, wegen [l=gv zu

1 (44)(L1)

AF.) =-
( C)g dre, 1r’c’

(Maximalwert, gemessen 90° zur Richtung des Geschwindigkeitsvektors)
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ergibt. In dem man die GroRe B = F/I1 einfiihrt, erhdlt man wegen I,[, =1,1,=11

den bekannten Ausdruck fiir das Biot-Savartsche Gesetz:
1 I 1 I_l

B=— —
e, r’c’ 4y, v’

Damit ist die Verbindung zu einem Magnetfeld mit der Feldstirke H =B/ i, hergestellt.

Uberall, wo in der Natur Magnetfelder auftreten, hat man es genaugenommen mit relativistischen
Effekten zu tun. Wie man leicht nachrechnen kann, liefern bereits die geringen Elektronen-
geschwindigkeiten in elektrischen Leitern sehr starke Magnetfelder. Das gilt natiirlich auch fiir die
geladenen Teilchen im solaren Plasma, wo aufgrund der hohen Temperaturen sehr grole Elektronen-
und Ionendichten erreicht werden.

Die grundlegenden Zusammenhinge zwischen elektrischen und magtnetischen Feldern werden durch
die Maxwellschen Gleichungen beschrieben. Auf ihrer Grundlage kann man die Wechselwirkung von
magnetischen und elektrischen Feldern mit den geladenen Teilchen eines Plasmas erkldren und ihr
dynamisches Verhalten berechnen, in dem man Plasdmastromungen als Fluide auffaf3t. Das Teilgebiet
der Physik, welches sich mit derartigen Aufgabenstellungen beschiftigt, ist die Magnetohydrodynamik.
Sie hat in der Astrophysik eine sehr grole Bedeutung.

Die Sonne als Stern

Unsere Sonne ist ein mehr oder weniger typischer Hauptreihenstern, wie man ihn in unserem
MilchstraBensystem allenthalben finden kann. Auch ihr Alter von 4.6-10° Jahre ist nicht weiter unge-
wohnlich. Genaugenommen befindet sie sich gegenwirtig gut in der Mitte ihres Lebens als Haupt-
reihenstern. Aufgrund ihrer Masse von 1.9884-10"kg kann man heute recht sicher voraussagen, daB

sie noch ungefidhr 8 Milliarden Jahre vor sich hat, bis sie in Form eines Weilen Zwergsterns ein
stabiles Endstadium erreichen wird. Zuvor wird sie sich noch zu einem roten Riesenstern aufblihen
und zum Schluf} einen — hoffentlich hiibschen — planetarischen Nebel entstehen lassen.

Vom Standpunkt des Astronomen, der sich hauptsidchlich mit weit entfernten Sternen beschiftigt, ist
die Sonne also nichts wirklich Besonderes, eher ein recht einfaches ,,Ding*“, da} sich durch relativ
wenige Parameter — zu nennen sind z.B. Leuchtkraft, Leuchtkraftklasse, effektive Temperatur,
Spektraltyp und Masse - vollstindig beschreiben 14Bt. Anders sieht es aus, wenn man sie vom
Standpunkt unserer Erde aus betrachtet. Nicht nur, daf} sie auch fiir die Astronomen auf der Erde
lebensnotwendig ist. Sie ist aufgrund ihrer Entfernung von gerade einmal 149 Millionen Kilometer im
Gegensatz zu allen anderen Sternen als flachenhaftes Objekt sichtbar und kann deshalb mit hoher
rdumlicher Auflosung beobachtet werden. Auf diese Weise ,,wandelt* sich dieser einfache G2-Stern zu
einem hochkomplizierten Objekt mit einer Vielzahl von Erscheinungen und Prozessen in seiner
Atmosphire, die nicht immer einfach zu beobachten, zu beschreiben und auch nicht einfach zu erklédren
sind. In dem wir die Sonne in allen Details erforschen, gewinnen wir auch Einsichten iiber die
Entwicklung und das ,,Funktionieren* anderer Sterne, die uns bekanntermafB3en auch in den gréBten
Teleskopen nur als Lichtpunkte erscheinen. Deshalb ist die Sonne fiir die stellare Astrophysik ,,der
Musterstern®, dessen Erforschung zugleich hilft, auch die anderen stellaren Bewohner unseres Kosmos
besser zu verstehen.
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Die Sonne

Die Zukunft der Sonne

Unsere Sonne existiert seit etwa 4.6 Milliarden Jahren, wobei sie 99% dieser Zeit in einem stabilen
Hauptreihenstadium verbracht hat, das mindestens noch weitere 6 Milliarden Jahre anhalten wird.
Dieses Hauptreihenstadium ist dadurch gekennzeichnet, dal wéhrend dieser Zeit die Sonne ihren
Energiehaushalt durch Wasserstoffusionsprozesse in ihrem Kernbereich bestreitet. Dabei wird ihre
Leuchtkraft langsam aber stetig weiter zunehmen und zwar derartig, daf es bereits in 500 Millionen
Jahren auf der Erde zunehmend ungemiitlicher wird.

Die zukiinftige Entwicklung unserer Sonne — oder allgemeiner, die eines Hauptreihensterns mit einer
Masse von ungefdhr 1 Sonnenmasse — 1dt sich mittels der Theorie der Sternentwicklung prinzipiell
vorhersagen. Dabei interessiert vor allem, wie sich a) die Leuchtkraft und b) der Durchmesser im Laufe
der Zeit entwickelt und welche Energieerzeugungsmechanismen in den einzelnen Entwicklungsphasen
den Stern stabil halten. Und natiirlich die Frage, welche Auswirkungen haben diese Entwicklungen auf
unser Planetensystem und insbesondere auf die Erde?

Problematisch in der Prognose sind immer die Phasen im Leben eines Sterns, die mit einem grofleren
Masseverlust verbunden sind. Das liegt daran, daf3 die physikalischen Bedingungen im Zentralbereich
der Sterne, also dort, wo durch Kernfusion deren Energie erzeugt wird, stark masseabhdngig sind.
Deshalb kann auch nicht mit absoluter Sicherheit vorhergesagt werden, ob die Sonne beim Ubergang
in das Rote Riesen-Stadium soweit expandiert, daf} die Erde in ihrem Inneren verschwindet.

Als vor etwa 4.6 Milliarden Jahren die Sonne bei der Kontraktion einer interstellaren Gas- und
Staubwolke entstanden ist, bestand sie zu 73% aus Wasserstoff, zu 25% aus Helium und zu ca. 2% aus
den sogenannten ,,Metallen* (das sind in der Astrophysik alle Elemente schwerer als Helium). Da ihr
Inneres zu jener Zeit bis zum Zentrum konvektiv war, war diese Elementezusammensetzung iiberall im
Stern gleich, d.h. es gab in dieser Beziehung keinen Unterschied zwischen Kernbereich und
Sternatmosphire. Als sich nach einigen Anfangsinstabilititen (z.B. T-Tauri Stadium) im Sonnenkern
eine Zone ausgebildet hatte, wo selbstregulierend Wasserstoff zu Helium fusionierte, muflte sich im
Laufe der Zeit in diesem Bereich zwangslaufig die Zusammensetzung dndern. Man vermutet, dal der
innerste Kernbereich heute (d.h. nach mehr als 4 Milliarden Jahre Wasserstoffbrennens) aus ca. 35%
Wasserstoff, 63% Helium und 2% ,Metallen besteht, wéihrend die Sonnenatmosphire im
Wesentlichen immer noch die urspriingliche Zusammensetzung aufweist. Da der Wasserstoffgehalt im
Kern im Laufe der Zeit kontinuierlich abnimmt und das bei der Wasserstoffusion entstehende
schwerere Helium an den Kernprozessen nicht teilnimmt, muf3 aus Stabilititsgriinden der Sonnenkern
langsam schrumpfen was zu einer Temperaturerhohung und damit zu einem effektiveren
Wasserstoffbrennen fiihrt. Das bedeutet letztendlich, da3 die Leuchtkraft im Laufe der Zeit langsam
ansteigt, da sich die Energieproduktionsrate mit steigender Temperatur erhoht. So ist die Leuchtkraft
der Sonne seit dem Zeitpunkt, als sie die Hauptreihe erreicht hat, bis heute um ca. 30% angestiegen. In
den néchsten 1.2 bis 1.3 Milliarden Jahren wird ihre gesamte Abstrahlung um weitere 10% anwachsen.
Nach dem Stefan-Boltzmann’schen Gesetz entspricht das zwar nur einem Zuwachs der effektiven
Temperatur um etwa 150 K. Die Auswirkungen auf die Erde werden jedoch dramatisch sein.

In ungefihr 6.4 Milliarden Jahren wird die Sonne eine Leuchtkraft von ca. 2.2 L erreichen und ihr

Kernbereich zunehmend an Wasserstoff verarmen. Sie versucht dann dieses Defizit durch eine
Kontraktion des Kerns auszugleichen, was jedoch aufgrund des Virialsatzes nur zu einer weiteren
Erhohung der Leuchtkraft iiber die nachsten 700 Millionen Jahre fiihrt. Konkret bedeutet das, daf} die
Sonne auf das 2.3-fache ihres heutigen Durchmessers anwachsen und die Leuchtkraft das 2.7-fache der
heutigen Leuchtkraft erreichen wird. Der Planet Mars wird dann in etwa den gleichen Energieeintrag
erhalten wie die Erde heute.

Ab diesem Moment beginnt eine zwar kurze (gemessen an der Dauer des Hauptreihenstadiums), aber
sehr turbulente und aufregende Phase im Leben der Sonne. Sobald der Wasserstoffanteil im
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Sonnenkern unter 12% abgesunken ist, wird sich eine dicke, den Heliumkern umgebende Schale
ausbilden, in der die Wasserstoffusion fortgefiihrt wird. Die physikalischen Bedingungen im
heliumreichen Kern reichen aber vorerst noch nicht aus, um auch darin Kernfusionsprozesse zu
ziinden. Mit dem Beginn des Schalenbrennens verld3t die Sonne endgiiltig die Hauptreihe im
Hertzsprung-Russel-Diagramm und beginnt mit stindig zunehmender Leuchtkraft und weiterer
VergroBBerung des Durchmessers in Richtung Riesenast zu wandern. Da dieser Vorgang mit einer
Aufbldhung des Sterns auf das iiber 170-fache des heutigen Durchmessers bei gleichzeitig sinkender
effektiver Temperatur und (wegen der Vergroerung der strahlenden Oberfliche) mit einer Erh6hung

der Leuchtkraft auf tiber 2000 L, verbunden ist, stellt dieser Vorgang den Ubergang in das Rote

Riesen-Stadium dar. Auferdem nimmt der Sonnenwind massiv an Stirke zu was dazu fithrt, da} rund
38% der Sonnenmasse in den kosmischen Raum abgeblasen wird. Dieser Masseverlust ist auch die
Ursache dafiir, da die Erdbahn weiter nach auflen wandert und so wahrscheinlich ihrer vollstindigen
Zerstorung entgehen kann. Merkur und Venus werden aber auf jedem Fall im Inneren des Roten
Riesensterns verschwinden.
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Aber auch das Schalenbrennen im Innern der Sonne wird aufgrund des Wasserstoffverbrauchs schnell
immer uneffektiver. Der Kern beginnt wieder zu kontrahieren wobei die einsetzende
Elektronenentartung die Kerntemperaturen auf iiber 100 Millionen K treibt, also auf einen Wert, wo
ein neuer Kernfusionsprozef3 ziinden kann. Es handelt sich dabei um den Tripel-Alpha-Proze3, bei dem
aus Heliumkernen iiber die Zwischenstufe Beryllium Kohlenstoffatome aufgebaut werden. Die
Kohlenstoffatome konnen sich wiederum durch den Einfang von « -Teilchen in Sauerstoffatome
umwandeln. Es kommt zu einer dramatischen Schrumpfung der Sonne, wodurch die Leuchtkraft
absinkt und ein neuer stabiler Zustand erreicht wird der solange anhilt, wie das Heliumbrennen im
Kern geniigend Energie liefert. Das sind einige 100 Millionen Jahre. Sollte die Erde diesen , first red-
giant peak* iiberlebt haben, dann liegt ihre Oberflichentemperatur auf der Sonnenseite jetzt bei iiber
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600° C. So etwas wie eine Atmosphire hat sie dann aber nicht mehr (ihre Hydrosphire hat sie bereits
viel frither aufgrund eines ausufernden Treibhauseffektes verloren).
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Aus physikalischen Griinden ist der Aufbau von Elementen mit einer Ordnungszahl groer 8 (also
Sauerstoff) in massearmen Sternen unterdriickt. Erst bei Sternen ab einer Masse von rund 4
Sonnenmassen kann auch durch Kohlenstoffbrennen Energie erzeugt werden. Derartige
Kernreaktionen sind aber bei der Sonne aufgrund ihrer geringen Masse (z.Z. des Heliumbrennens

~0.6 M) nicht moglich. Deshalb passiert jetzt quasi das Gleiche, wie beim Erloschen des

Wasserstoffbrennens im Sonnenkern am Ende ihrer Hauptreihenexistenz. Im Kern, der sich aufgrund
der guten Wirmeleitfahigkeit des entarteten Elektronengases weitgehend isotherm verhilt, sammelt
sich Kohlenstoff und Sauerstoff an was dazu fiihrt, da3 er irgendwann als Fusionsreaktor inaktiv wird.
Das Heliumbrennen verlagert sich in eine Schale, die langsam nach auflen wandert. Auch darin ist das
Elektronengas entartet und bestimmt den Gasdruck allein. Damit fillt ein wichtiger Regelmechanismus
weg, der im Hauptreihenstadium zu der auBergewohnlichen Stabilitit dieser Sterne beigetragen hat.
Wihrend in einem normalen Gas eine lokale Erhohung der Energiefreisetzungsrate eine
VolumenvergroBerung eines Masseelements bewirkt (wobei die zusitzliche zugefiihrte Energie soweit
verbraucht wird, bis wieder Stabilitit eintritt — ein typischer Fall von Kiihlung), ist das in einem
entarteten Gas nicht moglich. Eine Erhohung der Energiefreisetzungsrate in einer heliumbrennenden
Schale hat quasi itiberhaupt keinen Einflu} auf den Druck des entarteten Elektronengases und fiihrt
deshalb auch nicht zu dessen Expansion. Die Energie kommt allein dem umgebenden Gas zugute
wodurch sich dessen Temperatur erhoht. Eine Temperaturerhohung verbessert aber zugleich die
Fusionsbedingungen so dal noch mehr Energie freigesetzt wird. Dieser Prozef3 stoppt erst, wenn die
Temperaturen so stark angewachsen sind, da3 die Entartung des Elektronengases aufgehoben wird und
das normale Gas (welches sich wie ein ideales Gas verhilt) wieder die Oberhand gewinnt. Dieser
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Vorgang, der als thermische Instabilitit bezeichnet wird, kann innerhalb kiirzester Zeit zu einer
enormen Leuchtkrafterhohung (,,Flash* genannt) fithren und wiederholt sich mehrfach mit Perioden
von einigen 1000 bis 10000 Jahren. Bei der Sonne sagen die Sternentwicklungsmodelle 4 bis 5
derartiger ,,Helium shell flashes‘ voraus, wobei immer Teile der Sternatmosphére verlorengehen. Beim
letzten ,,Flash* wird dann die gesamte verbliebene dullere Atmosphére abgesprengt und es entsteht ein
neuer planetarischer Nebel. Danach bleibt nur noch der entartete Kern iibrig, der als kompakter Weiller
Zwergstern langsam auskiihlt um schlieBlich als ,,Schwarzer Zwerg* endgiiltig zu verloschen. Die
Sonne hat zum Zeitpunkt der Entstehung des Weillen Zwergsterns ein Alter von 12.37 Milliarden Jahre
erreicht.
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In Billions of Years (approx.) Sizes not drawn to scale

Daten

Wert
Masse 1.989-10" kg
Radius (Photosphire) 6.960-10° m
Mittl. Dichte 1409 kg m™
Zentraldichte 150000 kg m™
Zentraldruck >2-10" Pa
Zentraltemperatur 1.48-10’ K
Schwerebeschleunigung Photosphirenobergrenze 274ms™
Entweichgeschwindigkeit Photosphédrenobergrenze 617.7kms™
Leuchtkraft 3.853-10*° W
Effektive Temperatur 5780 K
Scheinbare visuelle Helligkeit -26".8
Strahlungsstrom an der Oberfliche 6.329-10' Wm™
Absolute bolometrische Helligkeit +4™ 72
Absolute Helligkeit (U) +5".72
Absolute Helligkeit (B) +5".54
Absolute Helligkeit (V) +5".54
Spektraltyp G2V
Triagheitsmoment 5.7-10* kg m*
Rotationsenergie 2.4-10” J
Drehimpuls 1.63-10" kg m* s~
Solarkonstante (Erde) 1.37 kW /m?
Mittl. Entfernung von der Erde (AU) 1.495979-10" m
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Aufbau

Die Sonne erscheint am Himmel als eine gleisendhelle Scheibe von ungefihr einem halben Bogengrad
Durchmesser. Was wir normalerweise sehen, ist nur die oberste Schicht der Photosphire, aus der das
sichtbare Licht stammt. Nur bei einer totalen Sonnenfinsternis (oder mit speziellen Beobachtungs-
techniken) sind uns weitere Bereiche der Sonne — wie z.B. die Chromosphire und die Korona -
zuginglich. Thr Inneres war bis vor kurzem ein alleiniger Tummelplatz fiir theoretische Astrophysiker.
Das hat sich gedndert, seitdem man mit ,,Neutrinoteleskopen‘‘ quasi in das Sonneninnere hineinschauen
kann (dort wo die Energie erzeugt wird) und seitdem sich mit ausgefeilten Methoden aus dem
Schwingungsverhalten der Sonnenoberfliche auf Prozesse im Innern der Sonne (insbesondere der
Konvektionszone) schliefen 146t (Helioseismologie). Alle diese Beobachtungen zeigen, daf} unsere
Vorstellungen iiber den Aufbau der Sonne weitgehend richtig sind obwohl natiirlich noch viele Details
einer genaueren Untersuchung und Erkldrung harren. Das betrifft z.B. die hochkomplizierten
magnetohydrodynamischen Prozesse in der Sonnenatmosphire, die sich am augenfilligsten in den
Aktivitdtszyklen und in den solaren Flares duBern. Oder die Frage, durch welche Vorginge die
Sonnenkorona auf {iiber 1 Million K aufgeheizt wird. Auch auf dem Gebiet der Entstehung des
Sonnenwindes und der koronalen Masseauswiirfe gibt es noch viele offene Fragen. Fiir den
Plasmaphysiker ist die Sonne ein riesiges Laboratorium, in dem er die Materie unter Bedingungen
untersuchen kann, die kiinstlich auf der Erde nicht herstellbar sind. Auch die Forschung an
Kernfusionsreaktoren hat viele Impulse aus der Sonnenphysik erhalten. Das ,,Sonnenfeuer auf die
Erde zu holen und zur friedlichen Energieerzeugung zu nutzen, bedarf der Erforschung der
Bedingungen tief im Sonneninneren, wo aus der Verschmelzung von Wasserstoffatomen die Energie
entsteht, der wir unser Dasein verdanken.

Sonnenatmosphare

Es ist immer etwas problematisch bei einem Himmelskorper, der vollstindig aus ionisierten Gasen
besteht, von einer ,,Atmosphire* zu sprechen und zwar in der Form, wie der Begriff gewohnlich
verwendet wird. So ist das, was man bei einem Stern unter einer Atmosphére versteht, auch mehr eine
Ubereinkunft, die aber physikalisch durchaus gut begriindet ist. Danach versteht man unter einer
Sternatmosphire die duBleren Schichten eines Sterns, aus denen die in den Weltraum emittierte
Strahlung stammt. Diese Definition ldaBt sich weiter prézisieren in dem man sagt, dal eine
Sternatmosphire die Schichten umfalit, die fiir bestimmte Arten elektromagnetischer Strahlung
zumindest teilweise ,,durchsichtig® sind.

Am Beispiel der Sonne lassen sich deutlich drei verschiedene Atmosphérenschichten unterscheiden. So
wird aus der (wegen ihrer geringen Dicke von ca. 400 km) scharf begrenzten Photosphire fast die
gesamte Strahlungsleistung der Sonne in den kosmischen Raum abgestrahlt. Das sind pro Sekunde

3.86-10* J. Das Strahlungsmaximum liegt bei einer Wellenlinge von ca. 500 nm, was auch die

Ursache fiir das leicht gelbliche Aussehen der Sonnenscheibe ist.

Der Photosphire schliefft sich die sogenannte Chromosphire an. Sie erhielt ihren Namen durch den
Umstand, da} sie bei einer totalen Sonnenfinsternis kurzzeitig als feiner rotlicher Ring um die dunkle
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Mondscheibe herum sichtbar wird. Heute werden alle Schichten oberhalb der Photosphire und zwar
bis in eine Hohe von rund 10000 km, als Chromosphére bezeichnet. An die Chromosphire schlief3t
sich bis in eine Entfernung von mehreren Sonnenradien die Korona an. In ihr wird der Sonnenwind
generiert, der mit hohen Geschwindigkeiten (ca. 500 km/s) in den interplanetaren Raum abstromt.

Die Strahlung, welche aus einer Sternatmosphédre stammt, 146t sich auf vielfiltige Weise analysieren.
Im Zusammenspiel mit theoretischen Untersuchungen kann man z.B. aus der Analyse von Spektren die
physikalischen Bedingungen in den verschiedenen Atmosphirenschichten eines Sterns rekonstruieren.
Ein wesentlicher Teil der Sonnenforschung beschiftigt sich auch aus diesem Grund mit den
Eigenschaften und den Prozessen in der Sonnenatmosphire, da auf diese Weise Erkenntnisse
gewonnen werden, die man auf die Analyse der Atmosphédren anderer Sterne anwenden kann. Die
Erforschung der Sonne hilft das Leuchten auch all der anderen Sterne zu verstehen, die wir als
leuchtende Punkte am Nachthimmel sehen oder die wir mit unseren Teleskopen beobachten konnen.
Immerhin ist sie der Stern, von dem es zumindest tagsiiber Licht im UberfluB gibt...

Photosphare

Photosphire bedeutet Lichthiille. 99.9 % der Strahlung im optischen Spektralbereich stammen aus
dieser im Vergleich zum Sonnenradius fast vernachlédssigbar diinnen Schicht von ca. 400 km Dicke

(Ar/R, =~1.4-107). Auffillig ist, daB sie nach ,,oben* scharf begrenzt erscheint, obwohl die Druck-,

Dichte- und Temperaturverteilung in radialer Richtung natiirlich keine ,,Spriinge* macht. Wie leicht
einzusehen ist, muf3 die Dichte der Sonne (d.h. einer Gaskugel im hydrodynamischen Gleichgewicht)
von Innen nach Auflen kontinuierlich abnehmen. Die scharfe Grenze der Photosphire kennzeichnet
deshalb den Teil der Sonnenatmosphire, in dem die Materie fiir die optische Strahlung quasi
,durchsichtig® wird. Da diese Schicht von der Erde aus unter einem Winkel von weniger als einer
Bogensekunde erscheint, besitzt die Sonne einen scharfen ,,Rand*.

Weil die Energie, die kontinuierlich im Sonneninneren erzeugt wird, diese Schicht durchqueren muf,
bestimmen ihre physikalischen Eigenschaften im Wesentlichen die Strahlung, die in den kosmischen
Raum abgegeben wird. Die Untersuchung dieser Strahlung erlaubt deshalb im Umkehrschluf} die
Erforschung der Bedingungen, die in diesem Teil der Sonnenatmosphére herrschen. Die wichtigste
Untersuchungsmethode ist dabei die Spektralanalyse.

Betrachtet man ein Sonnenspektrum, dann fallen sofort die Vielzahl dunkler Linien auf, die dem
Kontinuum {iiberlagert sind. Diese Absorptionslinien wurden zu Beginn des 19. Jahrhunderts von dem
deutschen Physiker und Optiker JOSEPH FRAUNHOFER (1787-1826) genauer untersucht und vermessen.
Er leistete damit wichtige Vorarbeiten zur wissenschaftlichen Spektralanalyse. Einige noch heute
benutzte Bezeichnungen von Spektrallinien (z.B. der Natrium-D-Linien und der H- und K-Linie des
einfach ionisierenden Kalziums) gehen auf ihn zuriick. Deshalb werden die Absorptionslinien im
sichtbaren Teil des Sonnenspektrums auch als Fraunhoferlinien bezeichnet.

Die Photosphire der Sonne zeigt bereits im sichtbaren Licht eine Vielzahl von Details, von denen die
Sonnenflecken die Auffilligsten sind. Zusammen mit lokalen Erhellungen — den sogenannten Fackeln
— zeigen sie eine Hiufigkeitsschwankung, die ziemlich exakt einem elfjdhrigen Zyklus folgt. Die
Feinstruktur der Photosphére wird durch die Granulation bestimmt. Darunter versteht man kleinskalige
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Strukturelemente (Durchmesser ~ 10° m), welche der Sonnenoberfliche eine ,kornige” Struktur
aufprigen. Sie sind sehr kurzlebig (Lebensdauer 5 bis 10 Minuten) und stellen die Obergrenze von
kleinen Konvektionszellen dar, die ihren Ursprung in der der Photosphire unterliegenden
Konvektionszone haben. Das die Granulengrenzen etwas dunkler erscheinen, liegt an ihrer in Bezug zu
threm Zentrum etwas geringeren Temperatur, wobei die Temperaturdifferenz lediglich 200 bis 300 K
betrdgt. Diesen kleinrdumigen Konvektionsstrukturen ist noch eine grofrdaumige Stromungsstruktur
(Durchmesser ~ 3-10” m) iiberlagert, die als Supergranulation bezeichnet wird. Da sie sich nicht durch

wesentliche Temperaturunterschiede bemerkbar macht, ist sie im optischen Bereich der Beobachtung
nicht zugénglich. Man kann sie aber Dbeispielsweise durch die stromungsbedingte
Dopplerverschiebung von Absorptionslinien im  Sonnenspektrum nachweisen. Da diese
Verschiebungen aber nur sehr schwer zu messen sind, wurde die Supergranulation auch erst recht spit
entdeckt (A.B.HART, 1950).

Das Sonnenspektrum

Die Energie in Form von elektromagnetischer Strahlung, die aus dem Sonneninneren die Untergrenze
der Photosphire erreicht, bildet ein Kontinuum, das mit groBer Genauigkeit einem Planckschen
Strahler der Temperatur T entspricht:

3
I = 2hv =B,(T) [1.9]

! hv
¢t exp| — |—1
Plar

Man beachte, dafl die frequenzabhingige Intensitdt nur von der Temperatur T der Strahlungsquelle
abhidngt. Aus ihr kann man weder auf physikalische Grofen wie Dichte und Druck noch auf
irgendwelche Materialeigenschaften des emittierenden Korpers schlie3en.

Das Planck’sche Strahlungsgesetz gilt unter der Voraussetzung des thermodynamischen
Gleichgewichts, d.h. es geniigt dem Kirchhoffschen Strahlungsgesetz:

,,Bin Volumenelement emittiert im thermodynamischen Gleichgewicht genauso viel Strahlung wie es
absorbiert.*

Ein Volumenelement dV mit der Querschnittsfliche dA und der Linge ds emittiert demnach in den
Raumwinkel dw bei der Frequenz v die Strahlungsmenge

dl,(H)=¢,dvdVdw [1.10]

wobei £, der frequenzabhidngige Emissionskoeffizient und ¢ der Winkel zwischen der Normalen und

ds ist
Fiir die Absorption gilt entsprechend

dl,(H=1,k,dvdVde [1.11]

k', ist dabei der sogenannte Absorptionskoeffizient.
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Durch Gleichsetzen von (1.10) und (1.11) erhdlt man das Kirchhoffsche Strahlungsgesetz in der Form:
g,=k,B,(T) [1.12]

Das Verhiltnis S, =¢, / x, wird gewohnlich als ,Ergiebigkeit (engl. ,,source function®) bezeichnet.

Absorptions- und Emissionskoeffizienten sind Materialeigenschaften, die von der Art (chemische
Zusammensetzung) und dem Zustand (Druck, Temperatur) der in dV enthaltenen Materie abhéngen.

Sichtbares Sonnenspektrum mit Fraunhoferschen Absorptionslinien in hoher Auflosung. Dieses
Spektrum wird als Typ G2V (V=Leuchtkraftklasse, Hauptreihenstern) klassifiziert und ist durch eine
Vielzahl von Absorptionslinien, insbesondere von Metallen wie Fe, gekennzeichnet.

Betrachtet man ein Sonnenspektrum etwas genauer, dann erkennt man leicht, das (1.9) in diesem Fall
nur ndherungsweise erfiillt sein kann. Im gesamten Bereich des optischen Kontinuums zeigen sich
Intensitétseinbriiche, welche die bekannten Fraunhoferschen Absorptionslinien bilden.

Der Grund dafiir ist, da die Strahlung, die aus dem Sonneninneren stammt, durch eine verhiltnis-
mifig kiithle Gasschicht, die einen Temperaturgradienten aufweist, hindurchgehen muf3. Die Sonnen-
atmosphire kann sich deshalb nicht im Zustand des thermodynamischen Gleichgewichts befinden (sie
ist fiir Strahlung offen), denn das wiirde bedeuten, da3 jedes Volumenelement dV in jeder Tiefe die
gleiche Temperatur aufweisen miif3te.

Wie verhilt sich nun die Intensitét einer Strahlung beim Durchgang durch eine Atmosphirenschicht
der Dicke dt ? Dieser Vorgang wird durch die Strahlungstransportgleichung beschrieben. Unter der
Annahme, da sich in einem engen Frequenzbereich jedes Volumenelement dV lokal im
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thermodynamischen Gleichgewicht befindet, kann man mit (1.10) und (1.11) fiir die Anderung der
Intensitdt d 7, beim Durchgang durch eine (als planparallel angenommene) Schicht dt = Hohe des

Volumenelements dV bei ¢ = 0folgende Bilanzgleichung aufstellen (ds=—dt/cos 9 ) :
dl,®) =—x«,1,(¥ds+¢,ds
(das Minuszeichen weist auf Absorption hin, Emission wird als isotrop vorausgesetzt)

In der Form

d1,) _

-k, 1,()+¢g, [1.13]
ds

wird sie als frequenzabhingige Strahlungstransportgleichung bezeichnet.

Betrachtet man nur die Absorption, dann 148t sich (1.13) leicht integrieren (7 ist die Intensitit der

einfallenden Strahlung):

1,=I, exp(—j K‘Vdsj:I: exp(-7,) [1.14]

dt, =K, ds [1.15]

Die dimensionslose Grole 7, nennt man ,optische Dicke®. Man kann sie als ein Mal} fiir die

,» Iransparenz“ einer Schicht interpretieren. Ein Medium ist optisch ,,diinn*“ (also iiberwiegend
durchsichtig) fiir eine Strahlung der Frequenz v wenn gilt:

7,<<1 [1.16]

Fiir optisch ,,dicke* Schichten ist dagegen:
7,>>1

Unter Einbeziehung der Ergiebigkeit S, und der Beziehung (1.15) kann man (1.13) auf folgende Form

bringen wobei ¢ der Winkel zwischen der Achse, die in radiale Richtung zeigt (Normale), und der
Strahlungsrichtung ist:

d1,(0)

os ¢ —1,(%=-S, [1.18]

14

Diese Gleichung wird als Stromungsgleichung bezeichnet. In dem vorliegenden Fall erhdlt man als
Losung (e " als integrierenden Faktor verwenden) wenn man nur die Strahlung in Normalenrichtung
betrachtet:

I,=S,(-exp(-7,)) [1.19]
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Jetzt ist leicht zu erkennen, daf} sich ein optisch dickes Medium in sehr guter Ndherung wie ein
Schwarzer Strahler mit der Temperatur T verhilt. Setzt man (1.17) in (1.18) ein, dann folgt fiir die
Intensitit:

I,=S,=B,/(T) [1.20]
Im Fall 7, << 1 erhilt man dagegen:

I,=71,8§, [1.21]

Der Absorptionskoeffizient x (der die Dimension einer reziproken Linge hat) ist eine komplizierte
Funktion der Frequenz, der chemischen Zusammensetzung und der Umgebungsbedingungen (z.B.
Temperatur und Druck) der Sternmaterie, was eine Losung des Strahlungstransportproblems erschwert.
Eine groBe, aber trotzdem brauchbare Vereinfachung stellt die Ndherung einer ,,Grauen‘ Atmosphire
dar. Anstelle von k¥ verwendet man in diesem Fall einen gemittelten Absorptionskoeffizienten x iiber
den gesamten interessierenden Spektralbereich (Rosselandscher Opazititskoeffizient):

fzjl?dt [1.22]

wobei t die geometrische Tiefe ist.

Unter  Ausnutzung der sogenannten  Nédherung nach  EDDINGTON und  BARBIER
(I, (T=0,8)=S(r, =cos?}) ) fiir den duBeren Rand der Photosphire, also dort, wo die Strahlung

ungehindert austritt, erhélt man z.B. fiir die Intensitédt /, der die Photosphire verlassenden Strahlung:

3 2
1, (7=0,)=—/| cos¥+= |o T} [1.23]
2 ) 47:( 3) &
Integriert man (1.9) iiber alle Frequenzen, also (Stefan-Boltzmannsches Gesetz)

oT*!

jBV(T)dv= [1.24]
0

und setzt das entsprechend (1.20) in (1.23) ein (unter der Bedingung des lokalen thermodynamischen
Gleichgewichts), dann erhélt man (7, =cos ¢¥):

3 2
T ==T* |7 += [1.25]
4 f’( 3)

Die effektive Temperatur der Sonne wird also nicht an der Oberkante der Photosphire (7 =0), sondern

in einer optischen Tiefe von 2/3 realisiert.

Die Temperatur 7, der Photosphirenobergrenze ergibt sich vielmehr zu

Ty
T, = z0.84Te_ff [1.26]

Ph_é/z
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Oder anders ausgedriickt:

Unter der Bedingung des lokalen thermodynamischen Gleichgewichts entspricht die Strahlung bei der
Frequenz v der lokalen Temperatur in einer optischen Tiefe von 2/3.

Hieraus ergibt sich eine elegante Methode, die Temperaturschichtung iiber den Querschnitt der
Photosphire zu bestimmen. Bewegt man sich vom Zentrum der Sonnenscheibe in Richtung
Sonnenrand (alsod — 0 ... 7/2), dann sieht der Beobachter immer weniger tief in die

Sonnenatmosphére hinein, da sich die Linie 7, =2/3 immer weiter nach ,,oben* — in kiihlere

Schichten der Photosphire - bewegt.

Der fallende Temperaturgradient in der Photosphére bewirkt, dal die Intensitéit der Strahlung von der
Mitte der Sonnenscheibe zum Rand hin abnehmen muf3. Da nach dem Stefan-Boltzmannschen Gesetz
die Energieabstrahlung empfindlich auf Temperaturdnderungen reagiert (mit der vierten Potenz der
Temperatur), erwartet man eine Intensititsabnahme in Richtung Sonnenrand. Diese Erscheinung ist
schon seit langem als ,,Randverdunklung® bekannt. Thre quantitative Erkldrung gelang erstmals 1905
dem deutschen Astronomen KARL SCHWARZSCHILD (1873-1916).

Randverdunklung der Sonnenscheibe

Im Rahmen der Eddingtonschen Niherung 148t sich leicht mit (1.23) der Intensititsunterschied
zwischen Sonnenmitte und Sonnenrand abschétzen:

—~2="-0.4 (v im sichtbaren Bereich) [1.27]
1,(0,0) 5

d.h. am Sonnenrand betrigt die Ausstrahlung nur etwa 40% der Ausstrahlung in der Mitte der
Sonnenscheibe. Dieser Effekt ist auf jeder Sonnenaufnahme im weiflen Licht deutlich zu erkennen.

lines of sight

Man beachte, dafl die ,,Randverdunklung* aufgrund der Frequenzabhingigkeit der Absorptions- und
Emissionskoeffizienten und damit der Ergiebigkeit natiirlich wesentlich von der Frequenz und damit
der Wellenldange der betrachteten Strahlung abhédngt. Der Helligkeitsabfall ist z.B. im Infraroten sehr
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gering um in Richtung kiirzerer Wellenldngen immer mehr zuzunehmen. Sonnenaufnahmen, die z.B.
mit blauempfindlichem Fotomaterial aufgenommen worden sind, zeigen diesen Effekt deshalb
besonders deutlich.

Auf dieser Sonnenaufnahme ist die Intensitdtsabnahme des Sonnenlichts zum Rand hin deutlich zu
erkennen

Tabelle:

Vergleich zwischen beobachteter Randverdunklung und der nach der Theorie der grauen Atmosphire
berechneter Randverdunklung

sing=— | 1@ B
R® I (0) Ber I (0) Beob

0.000 1.00 1.00
0.200 0.99 0.99
0.400 0.95 0.96
0.550 0.90 0.92
0.650 0.86 0.89
0.750 0.80 0.83
0.875 0.69 0.74
0.950 0.59 0.63
0.975 0.53 0.55
1.000 0.40 -

Die beobachtete Randverdunklung bei der Sonne zeigt, daB in der Photosphire der Energietransport
fast ausschlieBlich durch Strahlung erfolgt und Konvektion im Vergleich dazu kaum eine Rolle spielt.
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Wiirde Konvektion iiberwiegen, dann sollte vom Sonnenrand her kaum Strahlung in Richtung Erde
gelangen.

Ist die Temperaturverteilung in radialer Richtung in der Sonnenphotosphire bekannt, dann 146t sich
unter der Annahme hydrostatischen Gleichgewichts der Gasdruck (z.B. als Funktion der optischen
Tiefe) berechnen.

Bedingung hydrostatisches Gleichgewicht:

GM
d—P:—g(r) p(r) mit g(r)=J, p = Dichte [1.28]
dr r’
und mit einer gemittelten Opazitit &k (1.22):
dT=xdr
folgt:
4P __ 80 p(n) [1.29]
dt K

Indem man diese Differentialgleichung mit plausiblen Anfangsbedingungen lost, kann man die
Druckschichtung in der Sonnenatmosphire (nidherungsweise) berechnen. Fiir genauere
Untersuchungen muf} man natiirlich noch weitere Beitridge, die fiir eine hydrostatische Schichtung mit
ausschlaggebend sind, beriicksichtigen. Das betrifft z.B. den Strahlungsdruck, der, da er radial nach
aullen gerichtet ist, z.B. durch eine lineare Modifikation der Funktion g(r) in der Form

g (1) =g (r)—g,, (r) erfaBt werden kann.
Modell der Sonnenatmosphire (nach KURUCZ 1979)
T T[K] P [Pa] P [Pd]

4485  3.46-10> 2.84-10
0.001

0.010 4710  1.29-10° 1.03-10°"
0.100 5070 436-10° 3.78-107"
0.220 5300 6.51-10° 6.43-107"
0.470 5675 9.55-10° 1.34
1.000 6300 1.29.10* 4.77
2.200 7085 1.52-10* 213
4700 7675 1.71-10* 58.6

4« NN N4 a “~r

Sonne: T, =5770K, g=274ms"

Die Niéherung der ,,Grauen Atmosphire* liefert durchaus wichtige Erkenntnisse iiber die Temperatur-
und Druckverhiltnisse in der Photosphdre der Sonne (und natiirlich auch anderer Sterne).
Informationen tiiber die Stoffe, die im Sonnenplasma enthalten sind, lassen sich dagegen nur iiber eine
genaue Analyse von k(v £dv)iiber einem engen Frequenzbereich — z.B. der einer Absorptionslinie -

mit den Methoden der quantitativen Spektralanalyse gewinnen.
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In der Sonnenphysik wird als Untergrenze der Sonnenatmosphire gewohnlich der Radius angesehen,
bei dem die optische Tiefe 7 =1 betrdgt. Mit einem gemittelten Absorptionskoeffizienten von ca.

3-10™° em ™" 14Bt sich damit ihre Michtigkeit auf ca. 300 km grob abschiitzen.

Die Bedingungen in der Photosphére der Sonne sind so, daB8 fiir das Zustandekommen der riesigen
Anzahl von Absorptionslinien im sichtbaren Bereich des Spektrums, wie es fiir G-Sterne typisch ist,
hauptsichlich neutrale Metallatome verantwortlich sind. MengenmifBig dominieren Eisenlinien, von
der Stdrke her die Linien des einfach ionisierten Kalziums. Die Balmerlinien des neutralen
Wasserstoffs sind noch gut sichtbar genauso wie die sogenannte G-Bande des CH-Radikals. Warum
das so ist, kann die Theorie der Sternatmosphiren sehr genau erkléren.

Die Fraunhoferschen Linien

Die auffilligsten Strukturen im Sonnenspektrum stellen die auf dem hellen Kontinuum dunkel
erscheinenden Absorptionslinien dar, die gemeinhin als ,,Fraunhofersche Linien* bezeichnet werden.
Wie die deutschen Physiker GUSTAV ROBERT KIRCHHOFF (1824-1887) und ROBERT WILHELM
BUNSEN (1811-1899) erkannten, entstehen sie, wenn kontinuierliches Licht verhéltnisméBig kiihles
Gas durchdringt. Offensichtlich werden dabei bestimmte, enge Frequenzanteile absorbiert, die
wiederum fiir bestimmte, in dem Gas enthaltene Stoffe charakteristisch sind. Die gleichen Linien — nur
in Emission — entstehen auch in ,,gliihenden* Gasen, wie z.B. in Gasentladungslampen oder in der
Flamme eines Bunsenbrenners, wenn man metallische Salze einbringt. Durch den Vergleich der
Emissionsspektren von Gasen mit dem Sonnenspektrum gelang es den beiden Physikern
nachzuweisen, daf} in der Sonnenatmosphire im Prinzip die gleichen Stoffe vorhanden sind wie auf der
Erde. Und was fiir das Sonnenspektrum gilt, gilt natiirlich auch fiir die Sternspektren.

Durch die Forschungen von KIRCHHOFF und BUNSEN wurde den Astronomen ein michtiges Instrument
in die Hand gegeben — die Spektralanalyse. Sie kennzeichnet sowohl methodisch als auch instrumentell
den Ubergang von der Astronomie zur Astrophysik.

Da im Ausgang des 19. Jahrhunderts die Atomtheorie gerade erst im Entstehen begriffen war, blieben
in jener Zeit die wahren Ursachen fiir die Entstehung von Absorptions- und Emissionslinienspektren
noch weitgehend im Dunkeln. Thre Erkenntnisse — die als Kirchhoffsche Gesetze bekannt sind — bilden
jedoch auch heute noch die begrifflichen Ausgangspunkte der Spektralanalyse:

e (Qase, die unter einem hohen Druck stehen, sowie Festkorper erzeugen bei hoher Temperatur ein
kontinuierliches Spektrum.
® Heifle Gase geringer Dichte erzeugen ein Emissionslinienspektrum.

¢ Ein kontinuierliches Spektrum enthilt Absorptionslinien, wenn es durch ein Gas geringer Dichte
hindurchgegangen ist.

Heute weill man, dal die frequenzabhingigen Absorptions- und Emissionskoeffizienten in (1.13)
komplizierte Funktionen atomarer KenngroBen (Ubergangswahrscheinlichkeiten und Energie-
differenzen verschiedener quantenmechanischer Zustinde) und der Umgebungsbedingungen
(Temperatur, Gas- und Elektronendruck — Ionisationsgrad) sind. Thre Berechnung ist mit den
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Methoden der Quantenmechanik prinzipiell moglich, aber fiir Stoffe hoherer Ordnungszahl oder fiir
Molekiile auBerordentlich schwierig, weshalb sie oft experimentell bestimmt werden.

Die Quantenmechanik lehrt, dal die Energiezustinde in einem Atom (oder Molekiil) immer diskrete
Werte sind, die man als Energieniveaus bezeichnet. Sie entsprechen in dem sehr einfachen Bohrschen
Atommodell z.B. den stationidren ,,Elektronenbahnen®. Ubergéinge zwischen diesen Bahnen fiihren
entweder zur Emission oder Absorption eines Strahlungsquants, dessen Energie genau der
Energiedifferenz zwischen diesen diskrete Energieniveaus entspricht. Zur Veranschaulichung dieser
Vorginge bedient man sich gerne der sogenannten Energieniveauschemas oder Grotrian-Diagramme
(benannt nach dem deutschen Astrophysiker WALTER GROTRIAN (1890-1954). Folgende Abbildung
zeigt beispielsweise das Grotriandiagramm fiir den astrophysikalisch sehr bedeutsamen atomaren
Wasserstoff:
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Man erkennt, daB es fiir Elektronen offensichtlich zwei verschiedene Energiezustinde gibt. ,,freie* oder
ungebundene Zustdnde besitzen kontinuierliche positive Energiewerte E>0. Sie entsprechen den
kontinuierlichen Eigenfunktionen der Quantenmechanik. ,,gebundene® Zustinde sind dagegen durch
diskrete negative Energiewerte ausgezeichnet. Zu ihrer Beschreibung bedient man sich einem Satz von
ganz- bzw. halbzahliger Quantenzahlen, die man gewohnlich mit n (Hauptquantenzahl), 1 (Quantenzahl
des Bahndrehimpulses) und s (Spinquantenzahl) bezeichnet. Mathematisch lassen sich diese
Energiezustinde durch diskrete Eigenfunktionen beschreiben.

26



Sonnenatmosphire - Photosphire

Der spezielle Energiewert E=0 stellt die sogenannte Ionisationsgrenze oder das Ionisationspotential
dar. Ein Elektron, das diese Grenze in Richtung zu positiven Energien hin iiberschreitet, kann das
Atom verlassen. Dieser Vorgang wird als Ionisation bezeichnet. Zuriick bleibt in diesem Fall ein Atom
mit positiver UberschuBladung.

Bei einem Ubergang eines Elektrons von einem diskreten Energieniveau n zu einem Energieniveau n-1
wird ein Strahlungsquant der Energie

Ey:hv=

En _Enfl

[1.30]

absorbiert, wobei man als Nullpunkt der Energieskala gewohnlich den Grundzustand E, wihlt. Im Fall

des atomaren Wasserstoffs kann die Energiedifferenz zwischen zwei diskreten Energieniveaus mit den
Hauptquantenzahlen n und k als einfacher geschlossener Ausdruck geschrieben werden:

AE=EH—Ek=13.56(i2—%j, in [eV] [1.31]
n

Fiir n=1 und k= erhilt man daraus das Ionisationspotential des Grundzustandes des Wasserstoffatoms

zu 13.56 eV.

Mittels der bekannten Beziehungen E=hv und c¢=Av berechnet man aus (1.31) leicht eine

Gleichung fiir die Wellenldnge der Strahlung, die der Energiedifferenz der entsprechenden
Energiezustinde entspricht:

1 1 I 1
_:—(———j, /l in [nm] [1.32]

Wie aus dem Grotrian-Diagramm des Wasserstoffatoms zu erkennen ist, riicken die energetischen
Zustinde bei ansteigender Hauptquantenzahl n immer mehr zusammen. Das fiihrt bei diskreten
Ubergiingen zur sogenannten Serienbildung. Die bekanntesten Serien beim Wasserstoffatom sind

n ﬂ’GrenZ [nm]

Lyman-Serie 1 91.2 uv
Balmer-Serie 2 364,7 \Y
Paschen-Serie 3 820.6 IR
Bracket-Serie 4 1462 IR
Pfund-Serie 5 2285 IR
Humphreys-Serie 6 3290 IR

Die Absorptions-Ubergiinge lassen sich folgendermaBen einteilen:
Frei-frei-Ubergiinge + Streuung

Energetische Ubergiinge zwischen freien Elektronen, kontinuierliches Spektrum (Brems-strahlung,
Streuung)
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Gebunden-frei-Ubergiinge

Ein Elektron absorbiert soviel Energie, dal es die Ionisationsgrenze iiberwinden kann. Dieser
Ubergang wird auch als Photoionisation bezeichnet.

Gebunden-gebunden-Ubergiinge

Ubergiinge zwischen diskreten Energieniveaus. Es wird genau die Energie absorbiert, die der
Energiedifferenz der entsprechenden Energieniveaus entspricht.

Man kann sich diese Uberginge leicht an einem Energieniveauschema veranschaulichen.
Absorptionsiibergiinge zwischen diskreten Energieniveaus entziehen z.B. einem kontinuierlichen
Strahlungsfeld Photonen der Wellenldnge A, die gemdB (1.31) genau der Energiedifferenz dieser
Zustinde entsprechen. Im Spektrum entsteht eine Absorptionslinie, wobei unter idealen Bedingungen
(die in der Natur nicht realisiert sind) der dazugehorige ,,Linienabsorptionskoeffizient” &, (v) durch

die Dirac’sche ¢ — Funktion dargestellt werden kann. Mit den Methoden der Quantenmechanik kann
man leicht zeigen, dall eine derartige ,,ideale Linie aufgrund der Heisenbergschen Unschirferelation
eine ,natiirliche* Linienbreite besitzt, die unabhingig von der Wellenlinge A= c¢/v ist und deren
Halbwertsbreite 1.2-107° nm betriigt. Die ,,wahre* Linienbreite héingt dagegen entscheidend von den
Umgebungsbedingungen ab (z.B. Temperatur und Gas- bzw. Elektronendruck), dem das Gas
ausgesetzt ist.

Die ,,Kontinuums-Uberginge* Frei-Frei und Gebunden-Frei fithren dagegen zu einem kontinuierlichen
Absorptionskoeffizienten x, (V) , der sich mit der Frequenz nur wenig @ndert. Seine Struktur wird im
Wesentlichen durch die Seriengrenzen bestimmt, hinter denen sich in Richtung kiirzerer Wellenldngen
sogenannte ,,Seriengrenzkontinua® im Spektrum ausbilden, deren Absorption mit v (Ein-
Elektronensysteme wie H, He®) bzw. v~ (Zwei-Elektronensysteme wie He) abnimmt. Ein
astrophysikalisch bedeutsamer Intensitédtsabfall stellt z.B. die Balmer-Diskontinuitit dar, die besser
unter dem Namen ,Balmer-Sprung®“ bekannt ist. Um ein Wasserstoffatom im ersten angeregten
Zustand (n=2) zu ionisieren, ist nach (1.31) mindestens eine Energie FE ;, von 3.4 eV notwendig. Das

bedeutet, daf} die Absorption eines Photons mit der Wellenldnge

233:364.7 nm [1.33]
E,

zur Photoionisation fiihrt. Die Opazitit des Wasserstoffgases erhoht sich plotzlich bei der

dazugehorigen Frequenz und der Strahlungsfluf} (in Form der Intensitét I) erniedrigt sich entsprechend.

Es ist leicht einzusehen, das dieser Intensitédtsabfall von der Anzahl der Wasserstoffatome abhéngt,

deren Elektronen sich im ersten angeregten Zustand befinden. Thr Anteil kann mittels der Boltzmann-

Gleichung als Funktion der Temperatur T berechnet werden.

Nach dem eben Gesagten entstehen abrupte Intensitétseinbriiche im Anschlufl an eine Seriengrenze
durch Kontinuumsiibergédnge, wihrend Linienabsorptionen, die zu den dunklen Fraunhoferschen
Linien im Sonnen- oder einem Sternspektrum fiihren, von Ubergingen zwischen diskreten
Energieniveaus verursacht werden. Die dazugehorigen Absorptionskoeffizienten berechnet man
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gewohnlich mit den Methoden der Atomphysik (zumeist pro Atom in Form eines ,,Wirkungs-
querschnitts®) oder bestimmt sie auf experimentellen Weg.

- —
—

r H+
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Balmer-Sprung bei der Wellenlidnge von 364.7 nm und anschlieendes Seriengrenzkontinuum im
Spektrum der Wega (a Lyr)

Trégt man beispielsweise das Intensitétsverhdltnis 7, /1, , (I, , = Intensitdt des Kontinuums bei der

Wellenlidnge A ) einer Absorptionslinie iiber die Wellenldnge A (bzw. Frequenzv) auf, dann erhilt
man das sogenannte Linienprofil. Dieses Profil unterscheidet sich i.d.R. stark von dem Profil, welches
man idealerweise bei einem Absorptionsvorgang erwarten wiirde. Oder anders ausgedriickt, das Profil
einer Fraunhoferschen Linie enthdlt noch eine Vielzahl von weiteren Informationen iiber die
physikalischen Umgebungsbedingungen (wie z.B. Temperatur, Druck, Teilchendichte etc.) am Ort
ihrer Entstehung. FEine genaue Theorie der Fraunhoferschen Linien erlaubt deshalb aus beobachteten
Linienprofilen — z.B. der Sonne — diese Umgebungsbedingungen zu rekonstruieren und mit
theoretischen Erwartungen zu vergleichen.

Eine Spektrallinie besteht aus einem ,,Kern* der Aquivalentbreite W, wobei ,,W* die Breite des
Rechtecks ist, das ausgezogen bis zur Intensitét O die gleiche Fliche besitzt, wie das ,,Innere* der Linie,
sowie aus den beiden ,,Fliigeln* rechts und links des Kerns. Am Rande méchte ich nur nebenbei
erwihnen, dal man friiher, als es noch keine richtigen Computer gab, das Integral

I.,—1,
WA_ITdﬂ [1.34]
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mittels einer genauen Apothekerwaage bestimmt hat, in dem die Linienkontur auf starke Pappe
gezeichnet, ausgeschnitten und dann gewogen wurde ... (diesen Vorgang konnte man als
,experimentelle Integration” bezeichnen, um sie von der zwar genaueren, aber aufwendigeren
,2numerischen Integration* begrifflich zu trennen).
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W, selbst ist eine wichtige Kenngrofe, da sie ein Maf fiir die insgesamt in der Linie absorbierte

Energiemenge ist. Sie wird in der Astronomie meist in Milli-Angstrém [mA] oder [nm] angegeben
(wegen der Normierung der Intensitét ist W einem Wellenlidngen- oder Frequenzbereich dquivalent).

Als ,relative Linieneinsenkung‘ bezeichnet man die Grof3e

I ,-1
r=—t 2 [1.35]
Ic,/i
Spektrallinien, in deren Zentrum nicht die (normierte) Intensitédt O erreicht wird, nennt man ,,optisch
diinn“. Das bedeutet, daB nicht der gesamte Strahlungsfluf aus dem Sterninneren bei dieser
Wellenlidnge abgeblockt wird. Die Wellenldnge innerhalb der Linie mit der groften Absorption wird

im Folgenden immer mit A, bezeichnet. Ihren Ursprung hat sie offen-sichtlich in hoheren und damit

kiithleren Schichten der Sonnenatmosphidre wihrend die ,,Fliigel in tieferen und damit heifleren
Schichten der Photosphére entstehen. Man kann sich das folgendermafen plausibel machen:
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Der Absorptionskoeffizient iiber die Fraunhofersche Linie ist offensichtlich die Summe aus dem
kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten &, (v) und dem Linienabsorptionskoeffizienten x, (v),

woraus sich fiir die gesamte optische Tiefe 7~

dz'*(t)zf(lckﬂc,)dt [1.36]

ergibt (man schaue bis in eine geometrische Tiefe t). In diesem Fall erhélt man fiir die Intensitét der
aus der Sternoberfldache austretenden Strahlung:

Fiir das Kontinuum:

1 7 T
1L (0,)=——|S@)exp(———)drt [1.37]
(0.9 cosz?;[ ()exp( cosﬁ)
und fiir die Linie:
1 7. . T .
[,(0,)=——|S(7 )exp(——)dr7 [1.38]
©.2) cosz?;[ (7 )exp( cosﬁ)

Nach (1.35) kann man deshalb fiir die Linieneinsenkung

Ik (O’ 19)_11/(0’ 19)
1,0,9)

r,(0,%)= [1.39]

schreiben woraus unter Verwendung der Néherung von EDDINGTON und BARBIER
(I, 0,H=S (" =cos ), S, (t)=B,(T(z,)), lokales thermodynamisches Gleichgewicht)

B,(T(z,))—S, (7 =cos®)
B,(T(z,))

folgt. Wihrend die Kontinuumsstrahlung in der Nachbarschaft der Frequenz v (hier ausgedriickt durch

r (%)=

[1.40]

die Planck-Funktion) aus der optischen Tiefe 7, stammt, kommt die Strahlung innerhalb der Linie nach

(1.36) aus dariiber liegenden (7~ =cos ¢}) und damit kiihleren Schichten. Der Grund dafiir ist, daB

7, =1 einer anderen geometrischen Tiefe t entspricht als 7~ =1 , wobei gilt:

T(z, =1)>T(z =1)

Absorptionslinien entstehen also in Sternatmosphédren, die einen nach innen ansteigenden
Temperaturverlauf aufweisen. Im Fall der Sonne kann dieser Temperaturgradient in der Photosphire
tiber die Randverdunklung bestimmt werden. Sind dazu noch die Absorptionskoeffizenten x, und

k, fir den Frequenzbereich v, *Av um die Wellenlinge A,=c/v, bekannt, dann 14t sich die

dazuge-horige Linienkontur numerisch berechnen.

Aus der Linienkontur folgt weiter entsprechend (1.34) die Aquivalentbreite W der Linie, die ja
(aufgrund der Normierung) ein Mal fiir die Energie ist, die in der Linie absorbiert wird. Da es bei der
Linienabsorption mikroskopisch um das Resultat von Gebunden-Gebunden-Ubergiingen handelt, sollte
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W auch der Anzahl der absorbierenden Atome N -x (Saulendichte) in der absorbierenden Schicht der
Sonnen- bzw. Sternatmosphire proportional sein:

W =W (N x,x) [1.41]

N Anzahl absorbierender Atome pro Einheitsfldache, x Sdulenhohe, @ Dampfungsparameter

Trigt man den Logarithmus der Aquivalentweite W einer Absorptionslinie iiber den Logarithmus der
Sdulendichte N, =N x der absorbierenden Atome auf, dann erhdlt man die sogenannte

,Wachstumskurve®“. Sie ist — wie noch gezeigt wird — ein wichtiges Hilfsmittel, um die
Elementehiufigkeiten in der Sonnenatmosphire (oder der Atmosphire eines Sterns) zu bestimmen.
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Profil einer optisch diinnen Absorptionslinie (a) sowie einer optisch dicken Linie bei zwei
unterschiedlichen Sdulendichten absorbierender Atome. Sobald eine Linie ,,optisch dick* geworden ist
(d.h. die Linieneinsenkung erreicht ihren Maximalwert) (b), kann eine Erhohung der Sdulendichte nur
noch zu einer Verbreiterung der Linie (d.h. von W) (c) fiihren.
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(c)

i (b)
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Beispiel fiir eine Wachstumskurve. Die Buchstaben korrespondieren mit den Linienprofilen der obigen
Abbildung. Man beachte die logarithmische Skalierung der Achsen.

Die Entstehung der Wachstumskurve 148t sich vereinfacht folgendermaBlen beschreiben:
Angenommen, in einer Siule mit dem Querschnitt dA iiber die gesamte Sonnen- oder Sternatmosphére
befinde sich eine ,kleine”“ Anzahl N von Atomen, die in der Lage sind, die der Absorptionslinie
entsprechende Strahlung zu absorbieren. Diese Absorptionen fiihren zu einer leichten Einsenkung im
Kontinuum die immer mehr anwichst, je mehr derartige Atome in die Sdule eingebracht (natiirlich nur
gedanklich) werden. Das passiert solange, bis das Linienzentrum vollstindig undurchléssig, also
optisch dick geworden ist. Bei Erreichen dieses Zustandes der Sittigung kann die Absorptionslinie nur
noch stirker werden, indem sie sich verbreitert. Erhoht man die Konzentration der absorbierenden
Atome weiter, dann beginnen — symmetrisch vom Zentrum ausgehend — auch die Fliigel an optischer
Dicke zuzunehmen. Diesen Vorgang kann man unabhingig von der konkreten Linienform (die auch
noch von anderen Parametern abhiingt, s.u.) durch das ,,Wachstum* der Aquivalentweite W erfassen.
Das bedeutet, dal3 bei einem kontinuierlichen Anstieg der Konzentration der absorbierenden Atome
sich die Wachstumskurve wie eine lineare Funktion mit dem Anstieg m verhélt (a). Sobald die
Konzentration jedoch so grofl geworden ist, daf} die Linie im Zentrum optisch dick wird, flacht sich die
Kurve merklich ab (b) um bei weiter steigender Konzentration (wenn sich die Linienfliigel beginnen
abzusenken) wieder anzusteigen (c).

Die Anzahl N der Atome, die fiir eine bestimmte Linie verantwortlich sind, ist natiirlich nicht die
Gesamtzahl der Atome des entsprechenden Elements in der betrachteten Gassdule, sondern nur die

befindet. Um die

Anzahl N, die sich genau in dem dazugehorigen Anregungszustand X, & = |E . —E,

absolute Hiufigkeit eines Elements z.B. in der Sonnenphotosphire zu bestimmen, muf3 man die
Wachstumskurven fiir Linien verschiedener Anregungsstufen bestimmen und aulerdem etwas iiber die
Besetzungszahlen der einzelnen Anregungszustiande in einem Gas wissen.
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Es ist leicht einzusehen, daf} die Verteilung der Elektronen auf die einzelnen Energieniveaus einer
bestimmten Atom- oder Ionensorte entscheidend von der Temperatur abhidngt. Ist T sehr klein, dann
werden sich fast alle Atome im Grundzustand authalten, deren Elektronenverteilung in Abhingigkeit
von der Ordnungszahl Z durch das Pauli’sche AusschlieBungsprinzip festgelegt ist. Bei steigender
Temperatur nimmt die Zahl der angeregten Atome zu bis die der Umgebungstemperatur entsprechende
Energie E=kT die lonisationsenergie iibersteigt. Ab diesem Moment setzt lonisation ein. Bei noch
weiter steigender Temperatur nimmt die Anzahl der neutralen Atome weiter ab bis das Gas vollstindig
ionisiert ist (man nennt es dann ein Plasma). Wie bereits LUDWIG BOLTZMANN (1844-1906) zeigen
konnte, besteht im thermodynamischen Gleichgewicht fiir jede Temperatur T ein Gleichgewichts-
zustand zwischen den Besetzungszahlen der verschiedenen Anregungszustinden der Atome und Ionen
eines Elements.

Betrachten wir zuerst ein neutrales Gas. Ein Volumenelement davon soll insgesamt N Atome einer
bestimmten Atomsorte enthalten, von denen sich N, im Grundzustand und N im s-ten angeregten

Zustand befinden. Bezeichnet man weiter mit X, = die Anregungsenergie des s-ten Zustandes in Bezug

auf den Grundzustand k=0, dann gilt nach den Gesetzen der statistischen Mechanik

N X,
s = exp| — 0 [1.43]
N, kT

Dabei wird davon ausgegangen, daf die Energieniveaus ,,einfach® sind, d.h. es existiert jeweils nur ein
bestimmter quantenmechanischer Zustand mit einer dazugehorigen genau definierten Energie E. Diese
Annahme gilt nur fiir die wenigsten quantenmechanischen Systeme. In den meisten Fillen konnen fiir
einen bestimmten Energiewert mehrere Zustinde realisiert sein. Man spricht dabei gewohnlich von
einer Entartung. Sie duflert sich z.B. in der Aufspaltung einer Spektrallinie unter Einfluf eines dulleren
Magnetfeldes (Zeeman-Effekt).

Bei der Behandlung der Besetzungsdichten der einzelnen Energieniveaus mufl deshalb diese
,Entartung® durch entsprechende statistische Gewichte g beriicksichtigt werden, was zur
Boltzmannschen Formel fiihrt:

Ny gv ( XOS]
=S5 exp| ——2 [1.44}
Ny & kT

Um die Anzahl der angeregten Zustinde s auf die Gesamtzahl der vorhandenen Atome zu beziehen,
bedient man sich der sogenannten Zustandssumme Z.:

X
7= exp| ——2 [1.45]
> g, p[ ij

s=0

Damit folgt

0,s
sCXp| —— [1.46]
. p( ij
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wobei sich die numerischen Werte fiir die Gewichtsfaktoren aus der Quantentheorie ergeben (im Falle
eines Multipletts gilt z.B. g=2J+1, wobei J der Betrag der Vektorsumme aus dem Bahndrehimpuls L
und des Eigendrehimpulses S (Spin) der entsprechenden Bahnelektronen ist, Niheres dazu finden Sie
in den Lehrbiichern der Atomphysik und im 2. Band dieses Lehrbuchs. Fiir ein einfaches

Wasserstoffatom gilt beispielsweise mit n als ,,Hauptquantenzahl“ g, =n’.

Gleichung (1.46) zeigt, da3 mit steigender Temperatur die Anzahl der Atome, die sich in einem
angeregten Zustand befinden, immer mehr zunimmt. Bei nicht zu hohen Temperaturen sind jedoch
offensichtlich nur die Niveaus mit niedrigen Anregungsenergien X merklich besetzt, weil steigende
Anregungsenergien die Besetzungsdichten verringern.

Im Fall, da3 die bei einem Absorptions- oder Sto3vorgang zugefiihrte Energie die Ionisations-energie
X, Ubersteigt, verliert das entsprechende Elektron seine Bindung zum Atom und gewinnt gemél der

Einsteinschen Formel fiir den Photoeffekt die kinetische Energie

E,=AE-X, nit AE=hv [1.47]

Bei diesem Vorgang entstehen — aufgrund der Ladungserhaltung — freie Elektronen und Ionen, wobei
fiir die Elektronendichte N,

K
N,=> D jN, [1.48]
gilt. N, ist dabei die Teilchenzahldichte der j-ten Ionisationsstufe des Elements k.

Der Vorgang der Ionisation kann als Gleichgewichtsreaktion aufgefaf3t werden und erfordert zu seiner
Beschreibung eine Erweiterung der Boltzmannschen Formel auf den Bereich der Kontinuumszusténde
(die kinetische Energie der ,,freien‘ Elektronen ist nicht gequantelt):

Atom < lon + Elektron

Das Problem besteht darin, die Verteilung der Atome auf zwei jeweils benachbarte Ionisationszustdnde
j und j+1 zu berechnen. Ist N, die Anzahl der Ionen, N, die Anzahl der Elektronen und N, die

Anzahl der neutralen Atome in einem Volumenelement AV , dann 146t sich (gemi3 dem Prinzip von
Le Chatelier) das Verhiltnis

N, N,

=f(T,P) [1.49]

0

als Funktion der Temperatur T und des Elektronendrucks P, = N, kT schreiben. Diese Funktion wird

als Saha-Funktion bezeichnet und sagt im Prinzip folgendes aus:
¢ hohe Temperaturen befordern die lonisation

e hohe Elektronendriicke befordern die Rekombination
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Die Beziehung (1.49) gibt also die relative Anzahl der drei Partikelarten im Gleich-gewichtsfall an, wo
die Ionisationsraten den Rekombinationsraten entsprechen (Massenwirkungsgesetz). Mit den
Methoden der statistischen Mechanik kann man unter diesen Voraussetzungen die sogenannte Saha-
Formel (MEGHNAD SAHA, 1894-1956) ableiten:

N., N = 27, (27zm63kT)3’2 exp| - X,
N, Z. h kT

J J

Z stellt die Zustandssumme der entsprechenden lonisationszustinde dar.

Bezeichnet man mit N *alle Ionen pro Volumenelement und rechnet die Konstanten aus, dann erhlt
man fiir reines Wasserstoffgas folgende zugeschnittene Gleichung:

N+

[1.51]

N, =2.24-10" \/Fexp(—157200j

0

und daraus fiir das Verhéltnis x von ionisierten zu neutralen Wasserstoff:

2
X

[1.52]

(N, +N*)=2.24-10" \/Fexp(—157200j

—X
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o

Anteile x von neutralen zu ionisierten Wasserstoff als Funktion der Temperatur T, berechnet nach der
Saha-Formel
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Die H- und K-Linie des einfach ionisierten Kalziums im Sonnenspektrum

Mittels der Saha-Gleichung lassen sich viele Eigenheiten des Sonnenspektrums und der Sternspektren
erkldren, die auf den ersten Blick ziemlich ritselhaft erscheinen. So fallen im Sonnenspektrum die
Balmer-Linien des Wasserstoffs neben den vielen Metall-Linien kaum auf, obwohl die
Sonnenatmosphire fast ausschlieBlich aus Wasserstoffgas besteht. Dagegen dominieren im blauen
Bereich u.a. die Absorptionslinien des einfach ionisierenden Kalziums bei 4=396.8 nm (H-Linie) und

A =393.4nm (K-Linie) das Sonnenspektrum, obwohl auf ein Kalzium-Atom in der Photosphére rund
2 Millionen Wasserstoffatome kommen.
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Sonnenspektrum im sichtbaren Spektralbereich zwischen 300 und 800 nm

Detail des Sonnenspektrums im Bereich der H- und K-Linie des einfach ionisierten Kalziums

Um eine Erkldrung fiir die unterschiedlichen Linienstirken (z.B. der Balmer H, -Linie und der K-

Linie des einfach ionisierten Kalziums) zu finden, mufS man die Anzahl der neutralen
Wasserstoffatome im ersten angeregten Zustand (n=2) mit der Anzahl der einfach ionisierten
Kalziumatome im Grundzustand (die fiir die Entstehung der Fraunhoferschen H- und K-Linie
verantwortlich sind) vergleichen. Dazu benétigt man offensichtlich die Boltzmann’sche Formel (1.44)
und die Saha-Gleichung (1.50). Die Temperatur in der ,,Linienerzeugungs-region der Photosphire sei
T=5700 K und der Elektronendruck P,=1.2 Pa. Fiir Wasserstoff im Grundzustand ist Z, =2 und fiir

den ionisierten Zustand Z, =1 (hier handelt es sich nur um ein Proton, weshalb logischerweise keine
Entartung auftreten kann) wobei als Index die in der Astrophysik iibliche Ionisationssymbole in Form
von rémischen Ziffern Verwendung finden. Die Ionisationsenergie betréigt 13.6 eV = 2.179-107"* J.
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Damit folgt aus (1.50) fiir das Verhiltnis von ionisierten zu neutralen Wasserstoffatomen in der
Photosphire

N, kT(2zm kT)"? X
L= Lo, ) exp(——"j=6.4-10_5

N, P i
Das bedeutet, da3 nur ein Wasserstoffion H , auf 15600 neutrale Wasserstoffatome H, kommt. Der

groBte Teil des Wasserstoffs ist also neutral. Die nédchste Frage ist, wie viele von diesen neutralen
Atomen sich im ersten angeregten Zustand befinden.

Die Antwort darauf liefert die Boltzmann-Formel:

N E,-E
T2 82 gypl -~ 22T | 2 38010
N, g, kT

(die Energie des Grundzustandes des Wasserstoffatoms betrigt —13.6 eV und die Energie des ersten
angeregten Zustandes —3.4 eV; das negative Vorzeichen kennzeichnet Bindungszustinde)

Nur Eins von 260 Millionen Wasserstoffatomen ist demnach bei T=5700 K in der Lage, einen Beitrag
zur Bildung von Balmer-Absorptionslinien zu liefern.

Die prinzipiell gleichen Rechnungen sind jetzt fiir das Element Kalzium durchzufiihren. Die
Zustandssummen fiir den neutralen und fiir den ersten angeregten Zustand konnen — da sie fiir
Mehrelektronensysteme nicht so leicht zu berechnen sind — diversen Tabellenwerken entnommen
werden. In diesem Fall gilt Z, =1.32 und Z, =2.3. Die Ionisationsenergie ist fiir dieses Element nur

etwa halb so groB3 wie beim Wasserstoffatom und betrigt X, =6.11 eV.

Fiir das Verhiltnis von ionisierten zu neutralen Kalzium ergibt sich deshalb unter den Bedingungen der
Sonnenphotosphére

M _oq1

1

Kalzium liegt demnach fast ausschlieBlich im einfach ionisierten Zustand vor (nur Eins von ca. 900 ist
neutral). Das ist auch verstindlich, da die thermische Energie kT ungefdhr eine Groenordnung unter
dem Ionisationspotential liegt und die Saha-Gleichung sehr empfindlich auf eine kleine Anderung von
X, reagiert. Benutzt man jetzt die Boltzmann-Formel um zu erfahren, wie viele von diesen Kalzium-
Ionen sich im Grundzustand befinden, dann erhélt man mit g, =2 und g, =4 fiir die K-Linie bei

A=393.3 nm (der energetische Abstand zwischen dem ersten angeregten Zustand und dem
Grundzustand liegt in diesem Fall bei 3.12 V) :

N
—2=3.49.10""

1
Dieses Ergebnis kann man so interpretieren, dal so gut wie alle Kalzium-Atome in der
Sonnenphotosphire einfach ionisiert sind und sich im Grundzustand befinden. Quasi jedes von ihnen
ist deshalb in der Lage, im Bereich der H- und K-Linie Licht zu absorbieren.

Die Stirke einer Absorptionslinie, die in einer Sternatmosphére generiert wird, hiangt bekanntermaf3en
von dem Verhiltnis der Anzahldichten der entsprechenden Atome im jeweils dazugehdrigen
angeregten Zustand j zur Anzahldichte aller Atome des Elements ab, also von

N,IN

gesamt *°
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Im Fall der Balmer-Linien gilt demnach (wegen N, + N, = N, )

N N 6.4-107°
NZ = 2 - N gesamt = 1 8 5 = [3810_9 Ngesamt]
N +N, N g 1+2.63-10° )| 1+6.4-10° H

und entsprechend fiir das einfach ionisierte Kalzium:

IV, = 0.995N

gesamtJ Call

Da auf ein Kalzium-Atom in der Sonnenatmosphére rund 2 Millionen Wasserstoffatome kommen, von
denen so gut wie keine ionisiert sind und sich im ersten angeregten Zustand befinden (wihrend die
Kalziumatome fast alle ionisiert sind und sich im Grundzustand befinden), ist ihr Beitrag zum
Linienabsorptionskoeffizienten entsprechend groer und die Linien erscheinen entsprechend stérker.

Die wichtigste Erkenntnis aus den in der Infobox durchgefiihrten Rechnungen ist, daf} die Stirke einer
Absorptionslinie ursidchlich nichts mit der absoluten Haufigkeit eines bestimmten Elements in einer
Sternatmosphire zu tun hat. Die Temperatur bestimmt maf3geblich das Aussehen eines Sternspektrums.
Das ist auch der Grund, warum die Balmerlinien erst bei Sternen des Spektraltyps A, wo die
Photosphirentemperatur 10000 K erreicht, besonders stark und dominant erscheinen.

Die Linienbreite und die Linienkontur werden noch von weiteren physikalischen Prozessen bestimmit,
von denen insbesondere der Dopplereffekt eine grofe Bedeutung hat. Unter dem Dopplereffekt
versteht man die Frequenzverschiebung einer elektromagnetischen Welle in Abhéngigkeit davon, ob
sich die Strahlungsquelle auf einen Beobachter zu (Violettverschiebung) oder von ihm weg bewegt
(Rotverschiebung):

Bekanntlich ist im nichtrelativistischen Fall

A_ﬂzﬁzﬁ [1.53]

A A ¢

wobei v, die radiale Geschwindigkeitskomponente der Strahlungsquelle in bezug auf den Beobachter

ist. Die Geschwindigkeitsverteilung der Atome in einem Gas oder Plasma ist durch die Maxwell-
Verteilung ®(v) gegeben, aus der sich die ,,wahrscheinlichste* Geschwindigkeit aus

dodv)
dv

0

ergibt, wobel fiir ein ideales Gas

3
5 2
<I>(v)=@=47z'nv2 m exp _my [1.54]
dv 2xkT 2kT

gilt.
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Die ,,wahrscheinlichste” Geschwindigkeit v = &, ist demnach

’ZkT
é:(): [1.55]
m

und die dazugehorige Dopplerverschiebung

Aﬂ:ﬁ,/%—T [1.56]
C m

Die Geschwindigkeitsverteilung der emittierenden oder absorbierenden Atome schldgt sich deshalb
sofort im Linienprofil nieder:

2
ﬂ:LeXp(—éJ ¢ [1.57]

Im Fall von optisch diinnen Linien kann man davon ausgehen, da} die Anzahl der absorbierenden
Atome der relativen Intensitit I proportional ist, so dal man fiir die Intensititsverteilung iiber die Linie

dl 1 [ AﬁjﬂﬂAm
al ) [1.58]

B Pl7az, ) A

=—¢X
Jr

(wobei A 4, die Breite ist, wo die Intensitét I auf den 1/e —ten Teil abgefallen ist)

schreiben kann. Diese spezielle Intensititsverteilung nennt man ein ,,Dopplerprofil .

Das Dopplerprofil einer Spektrallinie wird natiirlich nicht nur durch die statistische Wiarmebewegung
der emittierenden bzw. absorbierenden Atome bestimmt. Auch turbulente Bewegungen
(Mikroturbulenz) in der Sternatmosphére, radiale Stromungen infolge von Konvektion und nicht
zuletzt die Rotation eines Sterns fithren zu einer Dopplerverbreiterung. Die Trennung der einzelnen
Anteile in einer konkreten Linie ist mit speziellen mathematischen Methoden mdoglich. Wenn es
gelingt, lassen sich daraus wichtige Informationen (z.B. iiber radiale Schwingungsmoden der Sonne)
gewinnen.

Ein weiterer Verbreiterungsmechanismus ist unter dem Begriff der Druckverbreiterung oder
StoBddmpfung bekannt. Daneben gibt es noch die Strahlungsdimpfung, die zu der ,.natiirlichen*
Linienbreite fithrt und ihre Ursache in der endlichen Zeitdauer eines Emissions- oder
Absorptionsprozesses hat. Sie ist sehr klein und soll deshalb im Folgenden nicht néher untersucht
werden. Bei der Stoddmpfung wird der Emissions- oder Absorptionsvorgang einer elektro-
magnetischen Welle durch Zusammenstofle mit anderen Teilchen gestort. Das fiihrt zu sogenannten

,Dimpfungsfliigel“, wo sich der Linienabsorptionskoeffizient «,(1) wie 1/AA> verhdlt (im

Doppler-Fall beobachtet man eine Abnahme von ,(4) wie exp(— (AAIAL,) ), wodurch sich der

,Doppler-Kern* einer Spektrallinie gut vom Dampfungsfliigel trennen 1463t).

Bei der Sonne iiberwiegt die StoBddmpfung aufgrund der Wechselwirkung mit neutralen
Wasserstoffatomen der Dampfung durch freie Elektronen. Erst in sehr heilen Sternen (wo z.B. der
Wasserstoff vollstindig ionisiert in der Sternatmosphére vorliegt) wird die StoBdampfung durch den
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erhohten Elektronendruck (insbesondere in Linien, die einen grofen quadratischen Stark-Effekt
aufweisen) ausschlaggebend fiir die Linienverbreiterung.

Die Uberlagerung (,,Faltung) der Doppler- und Dimpfungsprofile ergeben schlieBlich als
Linienkonturen die sogenannten Voigt-Profile (nach W.VOIGT, 1859-1919).

Durch die Anwendung der eben erlduterten GesetzmiBigkeiten kann man aus einer genauen
Vermessung des Sonnenspektrums (bzw. von Sternspektren) in Ergdnzung mit experimentell
bestimmten atomaren Daten und theoretischen Rechnungen sehr viel iiber die physikalischen
Bedingungen in der Sonnenatmosphire im Besonderen und in Sternatmosphidren im Allgemeinen
erfahren. Man spricht in diesem Fall von einer Spektralanalyse, deren Ergebnis in einem Modell der
Sonnen- bzw. der entsprechenden Sternatmosphére miindet. Dabei werden theoretische Berechnungen
immer mehr verfeinert und die Ergebnisse der ,,Modellatmosphire® mit den konkreten Spektren
verglichen. Die Modellanpassung ist deshalb ein iterativer ProzeB, in dem man unter den
Modellannahmen berechnete Spektren (,,synthetische Spektren*) immer wieder mit gemessenen
Spektren vergleicht und aus den Abweichungen Korrekturterme fiir die jeweiligen physikalischen
GroBen bestimmt. Diese Rechnungen werden heute selbstverstindlich mit schnellen Computern
ausgefiihrt. Eine Ausfiihrliche Diskussion der mit der stellaren Spektralanalyse zusammenhédngenden
Fragen finden Sie in den Kapiteln zur Sternphysik.

Elementehiufigkeit

Die Bestimmung der Hiufigkeit der einzelnen Elemente in einer Sternatmosphire wie die der Sonne ist
eine Aufgabe der quantitativen Spektralanalyse. Das dafiir notwendige theoretische Instrumentarium
wurde in vereinfachter Form bereits im vorangegangenen Abschnitt iiber die Fraunhoferschen
Absorptionslinien erarbeitet. Im Folgenden soll nur kurz die sogenannte ,,Grobanalyse® eines
Spektrums erldutert und die Ergebnisse fiir die Sonne diskutiert werden.

Ausgangspunkt ist die Registrierkurve des Sonnenspektrums in einer Auflosung, die das Vermessen
der Linienprofile erlaubt. Man sucht sich jetzt im Spektrum die Linien eines Elements, die
verschiedenen Anregungsstufen entsprechen, heraus und bestimmt gemidll (1.34) ihre
Aquivalentbreiten W und mit (1.35) die Linieneinsenkungen r. Daraus lassen sich empirisch
Wachstumskurven konstruieren, aus denen sich wiederum die Sdulendichten der entsprechenden
Elemente fiir die einzelnen Anregungszustinde ergeben. Unter Anwendung der Boltzmann-Formel
(1.44) erhilt man die Gesamtzahl der Atome, die sich in den einzelnen Anregungszustinden befinden.
Sind mindestens zwei Elemente in jeweils mehreren Ionisationsstufen im Spektrum sichtbar, dann 146t
sich mittels der Saha-Gleichung (1.49) die Ionisationstemperatur und der Elektronendruck berechnen.
SchlieBlich erhélt man iiber die Aufsummierung der Atomzahlen in den einzelnen Anregungs- und
Ionisationsstufen der einzelnen Elemente ihre relativen Haufigkeiten.

Was hier mit wenigen Worten beschrieben wird, erfordert in der Praxis einen enormen MeB- und
Rechenaufwand, insbesondere, weil auch noch andere physikalische GroBen aus den Messungen
abgeleitet und beriicksichtigt werden miissen. Um die aus der Grobanalyse gewonnen Daten weiter zu
verbessern, fiihrt man in Folge sogenannte ,,Feinanalysen* durch, die aus der iterativen Berechnung
von Modellatmosphéren bestehen, deren Spektren durch Korrektur der Parameter (z.B. Temperatur und
Druckschichtung, chemische Zusammensetzung etc.) sukzessive dem beobachteten Spektrum angepal3t

41



Die Sonne

werden. Das macht man solange, bis die Abweichungen zwischen dem ,,synthetischen Spektrum* und
dem beobachteten Spektrum moglichst verschwinden (was natiirlich niemals ganz gelingt). Auf diese
Weise 146t sich nicht nur die chemische Zusammensetzung der Sonnenatmosphére erforschen. Die
prinzipiell gleiche Methode erlaubt auch die Bestimmung der physikalischen Parameter und der
chemischen Zusammensetzung von beliebigen Sternatmosphiren - soweit auswertbare Spektren
vorliegen.

In der Photosphire der Sonne existieren auch Elemente, die unter den dort herrschenden
Anregungsbedingungen nicht in der Lage sind, geniigend starke Absorptionen zu erzeugen. Dazu
gehoren in erster Linie die Edelgase Helium, Neon und Argon. IThre relativen Héufigkeiten miissen
deshalb mit anderen Methoden bestimmt bzw. indirekt abgeschitzt werden.

Fiir die Sonnenphotosphire erhilt man folgende Werte:

ELEMENT Hiufigkeit Hiufigkeit
(Gesamtzahl der Atome in  (Masseanteil in Prozent)
Prozent)

Wasserstoff 91.2 71.0
Helium (8.7) 27.1
Sauerstoff 0.078 0.97
Kohlenstoff 0.043 0.40
Stickstoff 0.0088 0.096
Silizium 0.0045 0.099
Magnesium 0.0038 0.076
Neon (0.0035) 0.058
Eisen 0.0030 0.14
Schwefel 0.0015 0.040

Wie nicht anders zu erwarten, ist Wasserstoff das weitaus hiufigste Element. Die Haufigkeit von
Helium kann — wie bereits erwidhnt — nicht direkt aus dem Spektrum der Photosphire erschlossen
werden. Wie man leicht nachrechnen kann, befinden sich im Temperaturbereich der Photosphire so
gut wie alle Heliumatome im Grundzustand. Absorptionen produzieren in diesem Fall nur Linien im
UV-Bereich, wo die Abstrahlung der Sonne sowieso nicht sonderlich groB} ist. Heliumlinien lassen sich
aber z.B. in Emission in der bedeutend heileren Chromosphire beobachten. Unter der Annahme, daf}
die Konzentrationsverhiltnisse dort #hnlich dem der Photosphidre sind (und in Analogie zur
kosmischen Héaufigkeitsverteilung der chemischen Elemente) 146t sich ein Wert nahe an 9 Prozent
abschitzen. Im Sonnenkern sollte dagegen die Konzentration etwas hoher sein, da es bei den dort
ablaufenden thermonuklearen Prozessen bekanntermalien produziert wird. Es sammelt sich zwar im
Kernbereich an, kann aber durch die in diesem Bereich fehlenden konvektive Massentransporte nicht
in die duBeren Schichten der Sonne transportiert werden. Interessant in diesem Zusammenhang ist
auch, daB das Element ,,Helium‘ — was nichts anderes als ,,Sonnenstoff* bedeutet - zuerst 1868 von Sir
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NORMAN LOCKYER (1836-1920) (und unabhingig von PIERRE-JULES-CESAR JANSSEN (1824-1907))
spektroskopisch als bis dahin unbekanntes Element im Spektrum der Sonnenchromosphére (genauer
der Protuberanzen) gefunden wurde. Erst 1895 konnte der schottische Chemiker Sir WILLIAM RAMSEY
(1852-1916) dieses Edelgas auch auf der Erde nachweisen.

Bemerkenswert ist auBerdem, daf3 alle anderen Elemente, die schwerer sind als Wasserstoff und
Helium, lediglich 0.1 % der Teilchen und 1.9 % der Sonnenmasse ausmachen.

Die Materie der Sonnenatmosphére ist — was ihre chemische Zusammensetzung betrifft — weitgehend
mit der Zusammensetzung der Materie, aus der sie sich vor iiber 4.5 Milliarden Jahren gebildet hat,
identisch.
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Graphische Darstellung der Elementehédufigkeit im Sonnensystem. Die Haufigkeiten sind als
Logarithmus der Anzahl der Atome in bezug auf 1 Million Si-Atome dargestellt
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Ruhige Sonne — ungestorte Photosphare

Bereits mit einem kleinen Fernrohr kann man auf der Sonne Strukturen beobachten, von denen die
Sonnenflecken und die besonders am dunkleren Sonnenrand zu erkennenden ,Fackeln“ am
auffilligsten sind. Diese beiden Phidnomene zeigen - was ihre Ausprigung und Hiufigkeit betrifft -
einen deutlich sichtbaren Aktivitdtszyklus von ca. 11 Jahren an. Es sind Phinomene der sogenannten
,»Aktiven Sonne*. Aufgrund der grolen Bedeutung und der physikalischen Besonderheiten werden sie
im ndchsten Band (13) ausfiihrlich behandelt. In diesem Abschnitt geht es um die Strukturen in der
ungestorten Photosphére zu Zeiten der ,,Ruhigen Sonne®. Das betrifft in erster Linie die sogenannte
,Granulation®, die man im Bereich der Photosphire in unterschiedlichen Ausprigungen und
rdumlichen Skalen beobachten kann. Sie zeigen konvektive Massen- und Energietransportprozesse an
und bestimmen die Dynamik der Photosphire.

Die Granulation

Die Photosphidre der Sonne erscheint im integralen Licht bei einer Auflosung von 1 bis 2
Bogensekunden (typisch 1.8) nicht gleichmiBig hell, sondern eher von einer Art ,griesligen®,
,kornigen* Struktur. Diese Struktur wird von sogenannten ,,Granulen* hervorgerufen, von denen zu
jedem Zeitpunkt ca. 4 Millionen die Sonnenoberfliche bedecken. Erst Anfang der 60ziger Jahre des
vorigen Jahrhunderts gelangen mit speziellen Ballonteleskopen (z.B. STRATOSCOPE, 1963)
hochaufgeldste Aufnahmen, die ein sehr regelmifiges polygonartiges Muster, daf sich in Zeitskalen in
der GroBenordnung von 10 Minuten stetig verdnderte, zeigten. Heute gelingen mit modernen
Sonnenteleskopen und adaptiver Optik Aufnahmen und Filme, welche die Granulation in nie da
gewesener Qualitidt und Auflosung sichtbar machen.

Die Granulen haben typische Durchmesser von 500 bis 1500 km. Die Grofiten unter ihnen erreichen
sogar Ausmalle, welche die 3000 km-Grenze iiberschreiten. Sie besitzen eine auffillige polygonartige
Form und existieren im Schnitt lediglich 8 Minuten. Sie sind also relativ kurzlebig. In selteneren Fillen
hat man jedoch auch Lebensdauern von bis zu 20 Minuten beobachtet.

Eine typische Granule besitzt im integrierten Licht einen hellen Kernbereich und einen um ca. 20 bis
30 % dunkleren Rand, der als Intergranulum bezeichnet wird. Diese Helligkeitsabnahme wird durch
einen Temperaturabfall hervorgerufen, dessen Grofe mittels des Stefan-Boltzmannschen Gesetzes
leicht abgeschitzt werden kann. Man erhilt auf diese Weise einen Temperaturunterschied zwischen
Zentralbereich und Rand von einigen wenigen 100 K. Hochaufgeloste Spektren verraten auferdem,
dal es sich bei den Granulen um aufsteigende und bei dem Intergranulum um absteigende Gasmassen
handelt. Dabei werden radiale Stromungsgeschwindigkeiten von +2 km/s beobachtet. Das duf3ert sich

deutlich in der ,,wackeligen* Struktur hochaufgeloster Spektrallinien (Dopplereffekt), die man deshalb
auch als ,,wiggled lines* bezeichnet. Aulerdem existiert noch eine horizontale Geschwindigkeits-
komponente zwischen dem Kernbereich und dem Intergranulum in der Groenordnung von ca. 250
m/s. Sie ist am Sonnenrand mefbar.

Granulen sind hochgradig dynamische Phianomene. Man wird sich dem bewuf}t, wenn man einmal
einen Film der sich laufend d@ndernden Granulationsmuster gesehen hat. Eine addquate Beschreibung
des Lebenszyklus einer einzelnen Granule ist kaum moglich. Man sieht sie z.B. wachsen (expandieren)
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bis sich in ihrem Innern ein dunkler und deshalb etwas kiihlerer Fleck bildet, der expandiert und ab
einer gewissen GroBe in Einzelteile zerfillt, die sich in neue Granulen entwickeln. Manche Granulen
explodieren quasi, wobei wahrscheinlich StoBwellen entstehen, die wiederum die untere Chromosphire
heizen. Theoretische Untersuchungen interpretieren diese Erscheinung als Konvektion, die von der
Oberflidche aus kontrolliert wird und sich in starken Abstromungen duf3ert.

Hochaufgelostes Bild der Sonnengranulation, aufgenommen mit Hilfe des schwedischen Vakuum-
Sonnenteleskops auf Teneriffa unter Anwendung adaptiver Optik (1997). © SST La Palma

Ein sehr einfaches, aber anschauliches Modell der granularen Konvektion beschreibt die Granulen als
sogenannte Benard-Zellen. Sie entstehen gewdhnlich, wenn eine Gas- oder Fliissigkeitsschicht von
,unten* her gleichmifig geheizt wird. Dabei konnen sich kleinskalige Stromungsmuster in Form von
Konvektionszellen ausbilden, die in ihrer Form frappierend der solaren Granulation @hneln. Die
Ursache dafiir liegt in einem diffizilen Zusammenspiel zwischen der Gravitation und der Tendenz, das
sich leichtere (und damit wirmere) Gaspakete nach oben und schwerere nach unten bewegen. Dabei
entsteht eine Instabilitiit, die sich — wenn der Temperaturgradient der Schicht einen kritischen Wert
tibersteigt — im Zuge eines sich selbst organisierenden Prozesses zu regelmiBig geformten
Konvektionszellen entwickelt. Diese Konvektionszellen werden als Benard-Zellen bezeichnet.

Detailuntersuchungen der Granulen und der intergranularen Bereiche haben jedoch signifikante
Unterschiede zwischen der Granulationsdynamik und der Dynamik von Benard-Zellen aufgedeckt die
zeigen, daB3 dieses Modell doch anscheinend zu einfach ist. Granulen zeigen vielmehr auffillige
Asymmetrien in den Stromungsbewegungen sowie das Auftreten turbulenter Stromungen im
Intergranulum. Man versucht deshalb, die Stromungsverhiltnisse durch Modellrechnungen
nachzuvollziehen.
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Ergebnis (Zeitschritt) einer numerischen Simulation der Stromungs- und Temperaturverhéltnisse im
Bereich der Sonnenphotosphire. Die Abbildung iiberdeckt den Querschnitt von drei
Granulationszellen. Die Farben kodieren Temperaturen. © M.Steffen, Astrophysikalisches Institut
Potsdam , S. Wedemeyer, Institut fiir Theoretische Physik und Astrophysik, Kiel

Das ist mit dem Einsatz leistungsfihiger Computer in den letzten Jahren moglich geworden. Ein
Beispiel fiir die Augenblickaufnahme eines Geschwindigkeits- und Temperaturfeldes im Bereich der
Photosphére zeigt die obige Abbildung, welche von einer Arbeitsgruppe des Astrophysikalischen
Instituts Potsdam und der Universitit Kiel berechnet wurde. Deutlich ist zu erkennen, wie die
aufsteigenden Gasblasen an der ,,Oberfldche* ihre Stromungsrichtung dndern um — etwas abgekiihlt —
in den intergranularen Bereichen wieder in der Sonnenatmosphire abzutauchen. Dabei treten z.T.
auffillige Verwirbelungen auf.

Beobachtet man die Granulation am Sonnenrand, wo man unter einem relativ flachen Winkel auf die
Sonnenoberfliche schaut, dann kann man die Granulation quasi dreidimensional sehen. Die einzelnen
Granulen erscheinen dann als kleine Hiigel, deren Form sich laufend @ndert. Uberraschend ist, daB die
Flanken von manchen dieser Granulen heller leuchten als die Zentren der Granulen selbst. Bei geringer
Auflosung zerflieBen diese Strukturmerkmale zu hellen, mehr oder weniger ausgedehnten Flecken, die
jedem Sonnenbeobachter als ,,Fackeln® bekannt sind. Da sie offensichtlich nur an den Flanken-
bereichen der Granulen auftreten, sind sie in ,,Draufsicht” — also in den zentralen Bereichen der
Sonnenscheibe — nicht sichtbar. Das erkldrt, warum Fackelgebiete im sichtbaren Licht fast nur im
Randbereich der Sonne auftreten. Da dort der Kontrast aufgrund der Randverdunklung schon eh
verstdrkt ist, sind sie in diesen Bereich durchaus auffillig und bereits in kleinen Fernrohren gut zu
sehen.
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Diese hochauflosende Aufnahme der Sonnengranulation im Bereich einiger Poren zeigt auch einzelne,
heller leuchtende Details, die man als Filigree bezeichnet. Sie treten bevorzugt im intergranularen
Bereich auf und stellen die Enden von sogenannten magnetischen FluBrohren dar.
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Granulation am Sonnenrand. Bei geringer Auflosung zerflieBen die hellen Flecken zu Strukturen, die
als ,,Fackeln* bekannt sind. © SST La Palma
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Meso- und Supergranulation

Anfang der fiinfziger Jahre des vorigen Jahrhunderts konnte A.B.HART durch Vermessung der
Dopplerverschiebung ausgewihlter Fraunhoferscher Linien die Existenz groBraumiger Konvektions-
strukturen in der Photosphire bzw. Chromosphire nachweisen, die heute unter dem Begriff der
Supergranulation zusammengefalit werden. Da sie sich nicht durch einen merklichen Temperatur-
gradienten entlang ihrer Oberfldche bemerkbar macht, ist sie im sichtbaren Licht — trotz der relativ
groflen Winkelausdehnung der einzelnen Strukturelemente von ca. 40’” — nicht zu beobachten.

Supergranulen haben durchschnittlich eine Ausdehnung von ca. 30000 - 35000 km, wobei die mittlere
Lebensdauer rund einen Tag betrigt. Das aufsteigende Gas bewegt sich vom Zentrum zum Rand mit
einer Geschwindigkeit von ungefihr 0.4 km/s (horizontale Geschwindigkeitskomponente) um an den
Réndern mit ca. 0.1 km/s wieder abzusteigen. Diese Bewegung 14t sich mit sogenannten
,Dopplergrammen‘* sichtbar machen. Wie der Name schon sagt, nutzt man den Dopplereffekt aus, um
bei diesem MeBverfahren die radiale Geschwindigkeitskomponente der Konvektionszellen zu
ermitteln.

SOHO MDI/SOI

1996 May 26
00:00 UT

Dieses Dopplergramm der Sonne (aufgenommen mit dem MDI-Instrument der Sonnensonde SOHO)
zeigt deutlich die Supergranulation. Die Farben codieren den Betrag der Stromungsgeschwindigkeiten
radial zur Blickrichtung, wobei sich rote Gebiete von uns weg und blaue auf uns zu bewegen. Im
Zentrum ist die horizontale Geschwindigkeitskomponente normal zur Sichtlinie, weshalb sie keinen
Beitrag zum (radialen) Dopplereffekt liefern kann. “© SOHO, ESA, NASA

Im Prinzip verwendet man dafiir zwei Spektroheliogramme, die jeweils ein Bild der Sonne in einem
extrem engen Spektralbereich (z.T. Bruchteile eines Angstroms) erzeugen, wobei der Eingangsspalt
des Spektroheliographen einen jeweils sehr engen Bereich rechts und links der Symmetrieachse einer
stark dopplerverbreiterten Fraunhoferlinie iiberdeckt. Das Licht, welches von aufsteigenden Gasmassen
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stammit, ist violettverschoben und vergroBert die Intensitdt im kurzwelligen Fliigel der Spektrallinie.
Absteigende Gasmassen erhohen entsprechend die Intensitdt im langwelligen Teil. Die Differenz
zwischen diesen beiden Helligkeiten ist demnach ein MaBl fiir den Betrag der radialen
Geschwindigkeitskomponente der zu untersuchenden Strukturmerkmale der Sonnenoberfléche.

Die Aufnahme von Dopplergrammen gehort heute zu den Standardtechniken moderner
Sonnenobservatorien. Mit dem ,, Michelson Doppler Imager* (MDI) der Sonnensonde SOHO konnten
z.B. nicht nur neue Erkenntnisse {iber die Supergranulation gesammelt werden. Die Genauigkeit dieses
Instruments erlaubte auch detaillierte Untersuchungen des Schwingungs- und Rotationsverhaltens der
Sonne, aus dem sich wiederum mit Hilfe komplizierter mathematischer Methoden Informationen tiber
das Sonneninnere gewinnen lassen (Helioseismologie).

Die Strukturen der Supergranulation setzen sich bis in die Chromosphire fort. Dort zeichnet das
sogenannte chromosphérische Netzwerk die Randbereiche der Supergranulen nach. Es ist besonders
gut auf Spektroheliogrammen im Licht des einfach ionisierten Kalziums (Ca II) zu erkennen. Es zeigt
Konzentrationen von Magnetfeldlinien in den Bereichen an, wo die horizontale Stromung der
Supergranulen in eine vertikale, absteigende Stromung iibergeht.

Sonnenscheibe im Licht der K-Linie des einfach ionisierten Kalziums Call im violetten Teil des
optischen Spektrums. Die hellen gesprenkelten Strukturen bilden das chromosphérische Netzwerk. Die
hellen Flecken werden auch als ,,Flocculi“ bezeichnet.
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Wahrscheinlich mehr in den obersten Schichten der Photosphire liegt die Ursache fiir das Auftreten
der Mesogranulation. Wie schon der Name sagt, handelt es sich um ein Stromungsmuster, dessen
Strukturen in der GroBe zwischen den photosphirischen Granulen und den Supergranulen liegen. Die
horizontale Ausdehnung der einzelnen Zellen betrigt im Mittel um die 5000 km und ihre mittlere
Lebensdauer liegt bei etwa 5 Stunden. Sie sind nur sehr schwer und nur mit hohem technischen
Aufwand zu beobachten.

Warum die Sonne in ihrer Atmosphire Konvektionszellen in den genannten drei Groflenordnungen
ausbildet, ist noch nicht restlos geklirt. Es gibt begriindete Vermutungen, daf} ihre Existenz mit dem
Ionisationszustand von Wasserstoff- und Heliumatomen in unterschiedlichen Tiefen der
Sonnenatmosphire zu tun hat. Unterhalb von 2000 km befindet sich ein Grofteil des Wasserstoffgases
im einfach ionisierten Zustand. Wenn es infolge der konvektiven Bewegung nach oben steigt, wird es
rekombinieren und die dabei freiwerdende Energie an die entsprechende Atmosphirenschicht abgeben.
Im Fall der Supergranulation findet dieser Vorgang in einer Tiefe von etwa 20000 km statt, wo
zweifach ionisiertes Helium zu einfach ionisiertes Helium rekombiniert. Ob die Mesogranulation von
der Rekombination des einfach ionisierten Helium zu neutralen Helium herriihrt (was einer Tiefe von
ca. 7000 km entsprechen wiirde), wird zumindest diskutiert, obwohl Modellrechnungen (PLONER et.al,
1999) eher auf eine Entstehung nahe der Sonnenoberfldche hindeuten.

Konvektionsmuster in der Photosphére

Konvektions- Typische Ausdehnung Typische Zeitskala

muster [m]

Granulation 1.5-10° 8 min
Mesogranulation 8-10° 5 Stunden
Supergranulation 30-10° 1 Tag
Riesenzellen 10° x 40° 120 Tage

Fiir die Entstehung der Granulationsstrukturen wesentliche Rekombinationsprozesse:

He™ + ¢ & He' +544 ¢V
He™ + e < He + 245 ¢V

H" +e¢ < H +13.6 eV

Die Granulationsstrukturen auf der Sonne sind eng mit dem solaren Magnetfeld verbunden. Aufgrund
des elektrisch sehr gut leitfahigen Photosphérenplasmas fiihrt die Wechselwirkung zwischen den
Magnetfeldern und den konvektiven Stromungen zur Ausbildung von Magnetfeldstrukturen, die sich in
verschiedenen Skalen im Bereich der konvektiven Abwirtsstromungen konzentrieren. Der stindige
Ab- und Umbau dieser Magnetfelder (,,Magnetokonvektion®) fiithrt zu Transportprozessen, bei denen
mechanische Energie aus dem Sonneninneren in die obere Sonnenatmosphére verlagert wird und dort
zur Heizung der Chromosphire und schlielich der Korona beitridgt. Die Untersuchung dieser sehr
komplexen Wechselwirkungen erfolgt hauptsidchlich mit Hilfe von Computersimulationen auf der
Basis magnetohydrodynamischer Modelle. Dabei haben die berechneten Granulationsstrukturen
mittlerweile einen sehr hohen Ubereinstimmungsgrad mit den beobachteten Strukturen erreicht.
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Chromosphare

Bei einer Sonnenfinsternis erscheint der Mondrand im Moment des Beginns bzw. kurz vor Ende der
totalen Bedeckung von einem rétlichen, nach aulen unregelméBig begrenzten Rand umgeben, aus dem
sich oft Gasfontidnen — Protuberanzen — erheben. Diese ,.farbige Hiille wird als Chromosphire (also
,,JFarbhiille*) bezeichnet. Da ihre Intensitdt nur Bruchteile der Intensitit der Photosphére ausmacht, ist
sie ohne spezielle Hilfsmittel (wie z.B. Spektroheliographen oder spezielle Interferenzfilter) nur sehr
schwierig zu beobachten.

Die Chromosphire beginnt ca. 500 km oberhalb der Photosphiren, getrennt durch eine Ubergangs-
schicht, an deren Obergrenze die Temperatur einen Minimalwert von ca. 4400 K erreicht. In der sich
daran anschlieBenden Chromosphire beobachtet man dagegen einen rapiden Temperaturanstieg, um im
Ubergangsbereich zur Korona (ca. 10000 km iiber der Photosphirenobergrenze) mehrere 100000 K zu
erreichen. Dieser Temperaturanstieg ist mit einer rapiden Abnahme der Gasdichte von ca. 10~ g/cm3
auf etwa 107" g/cm3 verbunden. Der starke Temperatur- und Dichtegradient fiihrt dazu, daB die
Energieabstrahlung in diesem Bereich bevorzugt in einzelnen Emissionslinien erfolgt, von denen
insbesondere die Wasserstofflinien Lyman- & und Balmer-« , die D,-Linie des neutralen Heliums

sowie die H- und K-Linien des einfach ionisierten Kalziums erwihnt werden sollen.

Die Sonnenchromosphire wird — zusammen mit einigen Protuberanzen — kurzzeitig am Mondrand bei
einer totalen Sonnenfinsternis sichtbar. © T.Credner, 11.8.1999

51



Die Sonne

Spektrum

Nimmt man in dem Moment, bei der bei einer totalen Sonnenfinsternis die Chromosphére sichtbar ist,
ein Spektrum auf (z.B. mittels eines Objektivprismas), dann erhélt man ein typisches Emissions-
linienspektrum. Dieses Spektrum wird gewohnlich — weil es nur fiir wenige Sekunden sichtbar ist - als
»Flash-Spektrum® bezeichnet. Es enthilt zum groBten Teil die gleichen Spektrallinien wie ein
Photosphirenspektrum, nur daf sie diesmal nicht in Absorption, sondern in Emission auftreten. Die
rotliche Farbung der Chromosphire ist dabei iiberwiegend der H ,-Emission des Wasserstoffs bei

einer Wellenldnge von 656.3 nm zu verdanken. Im ultravioletten Licht iiberwiegt die Abstrahlung im
Bereich der Lyman- ¢ -Linie (121.6 nm). Zusitzlich beobachtet man Linien hochangeregter, ionisierter

Atome, die entsprechend hohe Anregungstemperaturen anzeigen.

Flashspektrum der Sonnenchromosphire, aufgenommen mit einem Objektivgitter wihrend einer
totalen Sonnenfinsternis

Im Gegensatz dazu sind Linien neutraler Atome mit niedrigen Anregungsenergien im Flashspektrum
nur relativ schwach ausgeprigt. Erwihnenswert ist noch die D, -Linie des neutralen Heliums im gelben

Teil des Spektrums (A =587.6nm), die — wie obige Abbildung zeigt — sehr auffillig ist. Thre

Erstbeobachtung durch JANSSEN und LOCKYER (1868) fiihrte iibrigens zur Entdeckung des Edelgases
Helium durch RAMSEY IM JAHRE 1895.

Da der gebogene Mondrand wie ein Spalt wirkt, der verschieden hohe Schichten der Chromosphére
abdeckt, ist die ,,Sichellinge einer Spektrallinie ein grobes Mal3 dafiir, in welcher Hohe diese
Spektrallinie erzeugt wird. GroBere Sichellingen koinzidieren mit Linien, die relativ hohen
Anregungszustinden entsprechen. Kleinere Sichelldngen zeigen dagegen hauptsichlich Metallatome in
niedrigen Anregungszustinden (z.B. Fe I, Fe II, Ti I, Ti II ). Das Aussehen des Flashspektrums wird
also ziemlich direkt durch die Temperaturzu- und Dichteabnahme mit der Hohe iiber der Photosphire
bestimmt. Die Balmer-Emissionen der Sonne werden z.B. fast ausschlieBlich in der Chromosphire
generiert. Wihrend in der Photosphidre die Bedingungen so sind, daf die sie durchdringende
Kontinuumsstrahlung und die thermische Energie der Gasteilchen energetisch nicht ausreicht, um die
Elektronen der neutralen Wasserstoffatome in den ersten angeregten Zustand (n=2) zu heben, sind die
Temperaturen in der mittleren und oberen Chromosphire hoch genug, um durch StoBanregung eine
signifikante Anzahl von Wasserstoffatomen in den ersten angeregten Zustand zu iiberfithren. Demnach
werden die den Balmerlinien entsprechenden Frequenzen aus dem Kontinuum durch die Photosphire
absorbiert wihrend das in der Chromosphire erzeugte Balmerlicht bei einer totalen Sonnenfinsternis
am Mondrand sichtbar wird.
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In der extrem schmalen Ubergangszone zwischen der Chromosphire und der Korona (,.transition
region®) steigen die Temperaturen (> 10° K ) soweit an, das in diesen Bereich Emissionen von Atomen
in z.T. sehr hohen Anregungsstufen (z.B. Fe XIV, Mg X, N V, C 1V, O IV, Si IV) auftreten, die sich
als Emissionslinien im UV-Bereich des Sonnenspektrums (z.B. im Wellenldngenbereich zwischen 50 —
160 nm) bemerkbar machen. Die dominierenden Elemente dieser Zone sind die vertikalen
Fortsetzungen der Rinder von Supergranulationszellen, wie man sie z.B. auf Spektroheliogrammen im
Licht des einfach ionisierten Heliums bei 30.4 nm sehen kann. Die Ubergangsregion wird z.Z. intensiv
mittels Sonnenbeobachtungssatelliten erforscht (z.B. TRACE, SOHO), da ihr eine Schliisselrolle im
Prozel} der Aufheizung der Korona auf mehrere Millionen Grad zukommt.
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Temperaturschichtung der Chromosphire mit den Entstehungsgebieten einiger auffalliger
Emissionslinien. Man beachte den steilen Temperaturanstieg in der Ubergangsschicht zur Korona.

Die Ubergangszone ist sehr inhomogen, stark strukturiert und extrem dynamisch. Das Wasserstoffgas
ist bei Temperaturen oberhalb von 20000 K vollstindig ionisiert, weshalb in dieser Region keine
Balmer-Emissionen mehr auftreten konnen. Sie kann aber vom Weltraum aus im EUV-Bereich des
elektromagnetischen Spektrums beobachtet werden (z.B. TRACE — ,, Transition Region and Coronal
Explorer®). Thre Eigenschaften werden durch die Magnetfelder bestimmt, welche durch die Strukturen
des chromosphirischen Netzwerks gegeben sind und sich in den Hochtemperaturbereich der Uber-
gangszone fortsetzen. Sie spielen offensichtlich eine Schliisselrolle bei der Entstehung und Aufrecht-
erhaltung des enormen Temperaturgradienten iiber eine Hohe von wenigen 100 km. Mittels der
Sonnensonde SOHO konnten 1997 eine neue Art von plotzlichen Intensititserhéhungen im Licht
bestimmter Spektrallinien (z.B. O III, O IV, O V) beobachtet werden (HARRISON et. al.), die als
,,Blinker* bezeichnet werden. Man findet sie an den Ridndern des chromosphirischen Netzwerks wo sie
im Mittel eine Fliche von 2.9-10” km? einnehmen. Thre Lebensdauer betriigt im Durchschnitt ca. 16

Minuten.
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Die Chromosphire ist der tiefste Teil der Sonnenatmosphire, in dem die Temperatur nach auflen
signifikant ansteigt. Das bedeutet, daf} sie sich nicht im Strahlungsgleichgewicht befinden kann. Um
diese Temperaturerhohung aufrecht erhalten zu konnen, sind zusitzliche Energiequellen neben der von
der Sonne ausgehenden Strahlung notwendig. In Frage kommt dabei nur mechanische Energie in Form
von dissipierenden Schallwellen (die z.B. beim ,,Zerplatzen von Granulen entstehen) sowie der
Eintrag von Energie durch magnetische Felder (FluBrohren) an den Grenzen der Supergranulation. Da
sich die Anregungsbedingungen der im Chromosphérenplasma enthaltenen Atome und lonen mit der
Temperatur (und damit mit der Hohe iiber der Sonnenoberfldache bei 7 =0) stark dndert, konnen mit
Hilfe von monochromatischen Filtergrammen (=Spektroheliogramme) verschiedene Schichten der
Chromosphire abgebildet werden. Im optischen Bereich verwendet man dazu am héaufigsten die
Balmer-Linien (besonders H ,) sowie die Linien des einfach ionisierten Kalziums.

Sonne (24.10.2003) im UV-Bereich bei 17.1 nm (Fe IX, 900000 K) und 19.4 nm (Fe XII, 150000 K)

Sonne (24.10.2003) im UV-Bereich bei 28,4 nm (Fe XV, 200000 K) und 30.4 nm (He II, 50000 K)
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Mit Satelliten (z.B. SOHO, TRACE) werden auflerdem regelmifBig Filtergramme im Licht von
intensiven, von der Erde aus unzugénglichen UV-Linien gewonnen, mit deren Hilfe hochenergetische
Vorginge in der Chromosphire (z.B. Flares) in ihrer gesamten Dynamik verfolgt werden kdnnen.

Strukturen in der Chromosphare

Da die Chromosphire aufler bei totalen Sonnenfinsternissen im integralen Licht nicht zu beobachten
ist, beziehen sich die lokalen Strukturmerkmale hauptsdchlich auf monochromatische Bilder
ausgewdhlter Emissionslinien. Wihrend man frither derartige Bilder mit Hilfe von Spektrohelio-
graphen gewonnen hat, benutzt man heute spezielle, sehr schmalbandige Polarisations-Interferenzfilter,
um die Sonne im Licht einzelner Spektrallinien abzubilden. Solche Aufnahmen zeigen sehr viele
Details, sind aber nur schwer zu interpretieren. Gerade in der Chromosphire ist die Annahme eines
thermodynamischen Gleichgewichts eine physikalisch unsinnige Vereinfachung, was die theoretische
Behandlung des darin enthaltenen solaren Plasmas erschwert.

Neben den Strukturen der Supergranulation, die z.B. auf H ,-Filtergrammen und auf Filtergrammen im

Licht der H- und K-Linie des einfach ionisierten Kalziums zu sehen sind, sieht man auf
monochromatischen Sonnenaufnahmen oft ,helle” Gebiete, die man allgemein als ,,flocculi* (oder
,plages“, aus dem franz. fiir ,,Strand*‘) bezeichnet. Sie bilden sich hauptséachlich dort, wo sich spiter
Sonnenflecke ausbilden (,,aktive Gebiete*) was darauf hindeutet, daf} sie etwas mit Magnetfeldern zu
tun haben. Dunkle, meist streifenformige Strukturen, bezeichnet man dagegen als ,,Filamente“. Bei
diesen Strukturen handelt es sich um Projektionen von sogenannten Protuberanzen auf die
Sonnenscheibe. Die Protuberanzen selbst sind besonders deutlich im Licht der roten Balmer- & Linie
des neutralen Wasserstoffs als z.T. gigantische Gasausbriiche, die sich bis weit in die Korona
erstrecken konnen, zu beobachten.

.'I_f'_‘lilamr;m_s'

Sonne im Licht der H ,-Linie mit hellen Gebieten (Plages) und dunklen Filamenten.
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Der obere Teil der Chromosphire besteht aus einem ,,Rasen* von kleinen ,,Flammen®, die man bei
hoher Vergroferung bei einer totalen Sonnenfinsternis am Mondrand kurzzeitig beobachten kann.
Diese ,Flammen* werden als ,Spiculen bezeichnet und sind die typischsten grofflichigen
chromosphérischen Strukturen. Man findet Sie in den Randbereichen der Supergranulationszellen
wobei ihre Lingsachse die Richtung der dort austretenden Magnetfeldlinien anzeigt. Deshalb sind die
einzelnen Spicules in den Polregionen der Sonne auch etwas linger und etwas stirker geneigt.

Die gewaltigsten Explosionen in der Sonnenatmosphire sind ohne Zweifel die sogenannten ,,Flares®.
Sie konnen soviel Energie freisetzen (bis 10> J), daB sie in seltenen Fillen sogar im integralen Licht
sichtbar werden. Ihre Entstehung hingt mit dem Instabil werden von bestimmten lokalen
Magnetfeldkonfigurationen zusammen. Thre Lebensdauer reicht von wenigen Minuten bis zu mehreren
Stunden. Thre Hiufigkeit wechselt mit dem 11-jdhrigen Aktivitdtszyklus der Sonne. Aufgrund ihrer
interessanten und z.T. noch recht ritselhaften Physik werden Flares gegenwirtig besonders intensiv
erforscht. Dabei wird besonders ihrem Erscheinungsbild im weichen Rontgenbereich grofie
Aufmerksamkeit gewidmet. Sehr erfolgreich in diesem Zusammenhang sind und waren die
Satellitenmissionen HESSI (,, High Energy Solar Spectroscopic Imager*, 2002) und YOHKOH (Start
1991). Flares als ein Phidnomen der Sonnenaktivitit werden unter diesem Stichwort noch niher
behandelt.

Spiculen

Der italienische Astronom ANGELO SECCHI (1818-1878) wurde u.a. durch seine detaillierten
(spektroskopischen) Beobachtungen von Sonnenprotuberanzen bekannt. Er entdeckte auch die
flammenartigen Strukturen in der Chromosphire, fiir die spiater W.O.ROBERTS den Namen ,,Spiculen*
pragen sollte. Diese Spiculen konnen auch auflerhalb einer Sonnenfinsternis mit Hilfe eines
schmalbandigen H, - Filters beobachtet werden. Es handelt sich dabei um senkrecht aufragende

Plasmaschlduche von ein paar Hundert Kilometer Durchmesser, die maximal 9000 bis 10000 km in
die Chromosphire hineinragen. Im Mittel findet man ihre Obergrenze bei ca. 4400 km. Die
Lebensdauer von einzelnen Spiculen liegt im Schnitt bei ungefidhr 15 Minuten. Dann brechen sie
zusammen und werden durch neu Entstandene ersetzt. Im Bereich der Pole treten sogenannte
Makrospiculen auf, die im Mittel ldnger sind (ca. 7000 km) und z.T. eine Hohe von bis zu 20000 km
erreichen. Sie wurden 1975 im Licht der He II —Linie bei 30.4 nm wihrend der Skylab-Mission
entdeckt.

Spiculen sind mit dem chromosphirischen Netzwerk assoziiert und kennzeichnen die Randbereiche der
Supergranulen, wo Materie absteigt und sich Magnetfeldlinien aus magnetischen FluBrohren heraus
durch die Chromosphdre in die Korona erheben. Die Magnetfeldstirke erreicht im Bereich der
FluBrohren Werte zwischen 0.1 Tesla und 0.2 Tesla wihrend im granularen (,,intranetwork“) Gebiet
nur Feldstirken von 107 Tesla bis 0.05 Tesla beobachtet werden. Entlang der austretenden
Magnetfeldlinien wird Plasma mit einer Geschwindigkeit rund von 30 km/s in die obere Chromosphire
transportiert. Die in diesem Bereich ablaufenden plasmaphysikalischen und
magnetohydrodynamischen Prozesse sind sehr komplex und zum Teil noch nicht verstanden. Sie
werden im Zusammenhang mit der Frage, durch welche physikalischen Vorginge die
Ubergangsschicht und die dariiberliegende Korona geheizt werden, z.Z. intensiv erforscht. Dabei
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werden verschiedene Mechanismen — z.B. Dissipation von Schallwellen und Alfven-Wellen —
diskutiert und entsprechende Modellrechnungen vorgenommen

Spiculen am Sonnenrand, aufgenommen durch ein schmalbandiges Lyot-Filter
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FluBBtuben am Rand von Supergranulationszellen sind fiir das chromosphirische Netzwerk ursdchlich
verantwortlich. Entlang deren Magnetfeldlinien konzentrieren sich die Spiculen. © J.M.Krijger
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Protuberanzen

Protuberanzen haben ihren Ursprung in der Photo- und Chromosphire. Sie erstrecken sich aber bis weit
in die Korona hinein, wobei man verschiedene Erscheinungsformen unterscheidet (s.u.). Sie sind leicht
wihrend der Totalititsphase einer Sonnenfinsternis oder mittels eines Koronographen (bzw. eines
schmalbandigen Interferenzfilters) im Licht der H, -Linie des neutralen Wasserstoffs zu beobachtet.

Sieht man sie nicht am Sonnenrand, sondern als Projektion auf die Sonnenoberfliche, dann spricht man
von ,Filamenten®. Sie erscheinen z.B. auf H , -Filtergrammen dunkel, da ihre Temperatur (ca. 5000 -

10000 K) geringer ist als die Temperatur der unter ihnen liegenden Chromosphérenschichten.

,»Aktive* Sonne mit einer gewaltigen Protuberanz und mehreren Filamenten sowie aktiven Gebieten im
Licht der H , -Linie (14.Sept. 1999) © SOHO, NASA
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BewuBit wurden Protuberanzen zum ersten Mal bei der Sonnenfinsternis vom 7. Juli 1842 in
Siidfrankreich beobachtet. Zuvor hat man sie bei dhnlichen Ereignissen natiirlich auch schon gesehen,
aber ihnen keine grofere Beachtung geschenkt. Erst ca. 20 Jahre spiter konnten die beiden
Astronomen ANGELO SECCHI (1818-1878) und WARREN DE LA RUE (1815-1889) zweifelsfrei zeigen,
daB die roten Wolken, die sich iiber den Mondrand erheben, wirklich zur Sonne gehoren. Mit der
Anwendung der ungefihr zur gleichen Zeit modern werdenden Spektroskopie lieBen sich diese
eruptiven Erscheinungen trickreich auch in Abwesenheit eines Neumondes beobachten. Die Vorreiter
in dieser Beziehung waren der Brite JOSEPH NORMAN LOCKYER (1836-1920) und der Franzose JULES
P. JANSSEN (1824-1907). Von ihnen stammen die ersten systematischen Untersuchungen zur Struktur
und Dynamik der Sonnenprotuberanzen.

Protuberanzen sind genaugenommen Erscheinungen der aktiven Sonne obwohl ihr Auftreten den 11-
jahrigen Aktivititszyklus der Sonne nicht so signifikant widerspiegelt wie z.B. die Sonnenflecken. Man
unterscheidet im Wesentlichen zwei Typen von Protuberanzen, die sich in der Form ihrer Aktivitit und
in ihrer Lebensdauer unterscheiden:

Ruhende Protuberanzen

Darunter versteht man quasistationdre Wolken aus chromosphirischen Material, das immer wieder
aufsteigt und wieder zur Sonnenoberfliche zuriickkehrt. Es handelt sich dabei oftmals um lange (ca.
200000 km) und diinne (ca. 7000 km), an Lamellen erinnernde Gebilde, die oftmals mehrere
Sonnenrotationen (meist 2 bis 3) Bestand haben. Sie erreichen dabei eine Hohe von ca. 40000 km iiber
den Sonnenrand. Wihrend ihre Form weitgehend konstant bleibt, fliet die solare Materie mit einer
Geschwindigkeit von ~ 10 km/s entlang der durch die lokalen Magnetfelder gegebenen Strukturen
bogenformig von einem Punkt der Sonnenoberfliche zum anderen. Von der Seite gesehen dhneln sie
z.T. ihrer Form nach irdischen Viadukten mit ihren groBen Briickenbogen. Die Stirke der

Magnetfelder im Bereich der ruhenden Protuberanzen liegt in der GroBenordnung von 10~ Tesla.
Eruptive Protuberanzen

Aus ruhenden Protuberanzen konnen sich in verhidltnisméfig kurzer Zeit eruptive Protuberanzen
entwickeln, bei denen solares Material auf Geschwindigkeiten von iiber 1000 km/s beschleunigt wird
und das deshalb bis weit in die Korona hinein geschleudert werden kann (,,Sprays®). Es konnen sich
aber auch gewaltige Bogen (sogenannte ,, Loops “, die das lokale Magnetfeld nachzeichnen) ausbilden,
dessen Material am Gipfelpunkt quasi kondensiert und als ,koronaler Regen* wieder zuriick zur
Sonnenoberfliche fdllt. Die Erscheinungsformen eruptiver Protuberanzen sind aufBlergewohnlich
vielfiltig. In den meisten Féllen sind sie mit Sonnenflecken (sogenannte Fleckenprotuberanzen) und
chromosphérischen Eruptionen (Flares) verbunden.

Protuberanzen sind an Magnetfelder gekoppelte und durch sie stabilisierte Plasmawolken, deren Dichte
(~ 10" Teilchen/m3) die Dichte der umgebenden Korona um zwei GroBenordnungen iibersteigt.
AuBerdem sind sie mit einer Temperatur zwischen 5000 und 10000 K — wie bereits erwéahnt — um ca.
das Hundertfache kiihler als ihre Umgebung.

Ein erstes, verhéltnisméBig einfaches theoretisches Modell einer ruhenden Protuberanz stammt von
KIPPENHAHN und SCHLUTER (1957). Es erklirt, weshalb eine Plasmawolke bzw. ein Plasmabogen, der
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sich iiber die Chromosphére hinaus in die heile Sonnenkorona erstreckt, eine zeitlang stabil bleiben
kann. Verantwortlich dafiir ist das damit verbundene Magnetfeld B. Es muf im Fall des
magnetohydrodynamischen Gleichgewichts das Expansionsbestreben der Plasmawolke (beschrieben
durch den Druck p) und die gravitative Anziehung durch die Sonne (ausgedriickt durch das Produkt
aus Gasdichte und Schwerebeschleunigung pg) ausgleichen was unter Vernachlédssigung einer

Plasmastromung (v=0) und bei konstanter Temperatur 7 =7, im statischen Fall (d/d0t=0) zu

folgender Bewegungsgleichung fiihrt

(1) allgemeine Bewegungsgleichung mit Beriicksichtigung nichtelektromagnetischer Krifte:
d .
pa—v+p(V-V)V=—gradp+J><B—pg [1.59]
t

(mit der Stromdichte j=c (E+vXxB), entspricht dem elektrischen Strom, der durch eine

Einheitsfldache senkrecht zur Stromrichtung flief3t)

(2) Gleichgewichtsfall:
grad p =jxB—-pg [1.60]

Das Kreuzprodukt stellt die Lorentzkraft dar, die auf jedes geladene Teilchen in der Plasmawolke
wirkt. Die Kraft, die sich aus dem Gradienten des Gasdrucks im Plasmaschlauch ergibt, mu3 demnach
durch die elektromagnetische Lorentzkraft und durch die senkrecht nach unten (z-Richtung) wirkende
Schwerkraft kompensiert werden.

{a)

Feldkonfiguration einer Protuberanz im Kippenhahn-Schliiter-Modell. Das Rechteck stellt den
Querschnitt der Langsachse der Protuberanz dar, die Grundlinie die Sonnenoberflédche.

In dem hier beschriebenen einfachen Modell wird die Protuberanz als eine diinne rechteckige
Plasmascheibe aufgefalit, in welcher sich der Druck p(x), die Gasdichte p(x) und das vertikale

magnetische Feld B_(x) nur in Richtung der x-Koordinate senkrecht zur Plasmascheibe éndert. Die z-

und die y-Komponente des Magnetfeldes sowie des Gasdrucks p werden als konstant angenommen.
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Unter diesen Voraussetzungen und unter Verwendung des Ampereschen Gesetzes jlexB 143t

U
sich aus (1.60) die Bedingung fiir das hydrostatische Gleichgewicht wie folgt ausrechnen:

3 3 e, e e
—pe +—pe +—pe =—pge +|j. J, ],
axp x ayp y aZP PR 20 e ol IV PR R
B, B, B,
und mit
e, e e
i—lyxpoll2 @ @
U M|0x Jdy 0Jz
B, B, B.

folgt fiir die horizontale und vertikale Richtung:

dp _lan(x)

—= — 1.61
ox M Jdx [ ]
B. 0o

~—B_ (x)-pg=0 [1.62]
U dx

Es ist durchaus verniinftig anzunehmen, daf3 der Gasdruck p in der Protuberanz in x-Richtung langsam
verschwindet, wenn x wichst (p — 0 fiir x > * oo ) und da} sich das Magnetfeld in der gleichen

Richtung einem konstanten Wert + B, annahert. Damit sind die Randbedingungen gegeben, um (1.61)

zu losen. Nach Ausfiihrung der Integration erhilt man:

P:L(B:Z—Bf) [1.63]
2u - ‘
Der Gasdruck p und die Dichte o sind iiber die Zustandsgleichung der idealen Gase miteinander
verkniipft:
kT RT
p=p——=p— [1.64]
Hmy H

=27

wobei m, die atomare Masseneinheit (1.673-107"kg), 4 das mittlere Molekulargewicht und R die

Gaskonstante ist (R =8.31J K "'mol ™).

Damit 148t sich (1.62) auf folgende Form bringen:

B
xiBZ(x)=&p [1.65]

M dx ° RT
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Die GroBe L= RT hat die Dimension einer Linge und wird gewohnlich als Skalenhohe bezeichnet.
HEg

Sie gibt an, nach welcher ,,.Linge* L z.B. der Druck p auf den e —ten Teil seines Ausgangswertes
abgefallen ist. Im Bereich einer Protuberanz liegt L ungefihr zwischen 100 und 200 km.

Damit kann (1.65)

X

ﬂﬁzx L

B*
aB p

geschrieben werden, wobei man mit (1.63)

B, "
- iBZ x =L(BZ2— 2) [1.66]
M Ox 2uL

erhilt.

Die Losung dieser Differentialgleichung ergibt fiir die z-Komponente des magnetischen Feldes in der
Modellprotuberanz (unter Beachtung von B, (x=0))=0):

B_ (x)=B. tanh( BZ* fj [1.67]
2B’ L

Wie verhalten sich nun die Feldlinien des Magnetfeldes iiber den Querschnitt der Protuberanz? Um das
zu sehen, ist die Gleichung

dx_dz
B, B,

X

[1.68]

zu 16sen. Mit (1.67) ist

‘:;J-tanh —‘"‘*ﬁ dx=Idz=z+C
B 2B L

X

*

B*
2 L Incosh : X =z+C
2B L

X

Wenn man (1.69) fiir verschiedene Parameter von ¢ berechnet und die Magnetfeldlinien in der x-z-
Ebene darstellt, dann erkennt man, daB} sie nach unten, in Richtung der Sonnenoberfliche gebogen
sind. Das bedeutet, da} eine Kraftkomponente existiert, welche die im Magnetfeld eingeschlossene
geladene Materie entgegen der Schwerkraft der Sonne anheben (sogenannter magnetischer Auftrieb)
und sogar halten kann. Da sich auBlerdem die Feldlinien nach aulen wieder mehr annéhern, entsteht ein
magnetischer Druck, der die Tendenz hat, das Plasma zu komprimieren und es gegeniiber dem eigenen
Gasdruck zu stabilisieren.
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Dieser Druck kann aus (1.67) und (1.63) berechnet werden:

B*z B*
p=—isech?| — X

2u 2B, L
(wegen tanh’ a=1-sech’a)

1000

00 |

&00 |

% in[hkm]

G00 -

—lo000 —500 o
% in [ka]

Berechnete Magnetfeldlinien nach (1.69).

[1.70]

Das hier vorgestellte Modell ist natiirlich fiir quantitative Untersuchungen nicht sonderlich gut
geeignet. Dazu sind die physikalischen Bedingungen — insbesondere die konkreten Magnetfeldkonfi-
gurationen auf der Sonne — viel zu kompliziert. Trotzdem macht es plausibel, warum insbesondere

ruhende Protuberanzen, die immerhin eine grole Menge solarer Materie enthalten, eine gewisse Zeit
(z.T. iiber Wochen hinweg) oberhalb der Chromosphére in der unteren Korona verweilen konnen.

Vergleich zwischen einer H , -Aufnahme eines aktiven Gebiets und des dazugehorigen

Magnetogramms. Die unterschiedlichen Farben im Magnetogramm kennzeichnen unterschiedliche

magnetische Polarititen, wobei die Grenzlinie zwischen positiver und negativer Polaritit die

magnetische Inversionsschicht bildet. Diese fillt — wie die linke Aufnahme zeigt — ziemlich genau mit

der Position eines Filaments, d.h. einer Protuberanz, zusammen. © NSO, NOAA
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Heute 16st man die magnetohydrodynamischen Gleichungen iiberwiegend numerisch, um die Prozesse
um Protuberanzen oder magnetischen FluBrohren besser verstehen zu konnen. Neben den
plasmaphysikalischen spielen dabei auch thermodynamische Prozessen eine wichtige Rolle. So ist die
Temperatur innerhalb einer Protuberanz durch ein Gleichgewicht zwischen Heizung und Abkiihlung
bestimmt, wobei fiir beide Prozesse verschiedene physikalische Ursachen in Frage kommen. Als
Heizmechanismen werden z.B. diskutiert:

¢ Dissipation von MHD-Wellen (Alfven-Wellen)
e Absorption von UV-Strahlung
e Wirmeleitung

Der Energieverlust erfolgt dabei hauptsidchlich durch Strahlungstransport oder, anders ausgedriickt,
durch die Abstrahlung von Licht in den intensiven Lyman- und Balmer-Linien des neutralen
Wasserstoffs. Da das Plasma in den Protuberanzen in diesen Wellenldngenbereichen bekanntermallen
weitgehend optisch dick ist, kommt es zu vielen Absorptions- und Reemissionsvorgidngen, bevor die
Strahlung endgiiltig entweichen kann. Das erschwert im Zusammenhang mit der inhomogenen,
filamentartigen Strukturierung (verursacht durch eine komplizierte Verdrillung der Magnetfeldlinien)
eine detaillierte theoretische Behandlung.

Besonders interessante  Fragestellungen betreffen z.B. den Zusammenhang zwischen
chromosphérischen Eruptionen (Flares), eruptive Protuberanzen und koronalen Masseauswiirfen.
Letztere sind auch fiir irdische Belange von grofer Bedeutung, da sie fiir die sogenannten
geomagnetischen Stiirme verantwortlich sind.

Korona

Die Beobachtung der Sonnenkorona bei einer totalen Sonnenfinsternis ist ohne Zweifel ein einmaliges,
atemberaubendes Erlebnis. Man kann die Eindriicke kaum in Worte fassen, wenn der Mond die Sonne
total verdeckt und unmittelbar danach die Korona in ihrem weilen, silbrigen Licht die dunkle
Mondscheibe fiir wenige Sekunden oder Minuten umstrahlt. Der bereits mehrfach erwihnte
franzosische Astronom JULES JANSSEN lief es sich z.B. nicht nehmen, das Ende 1870 von deutschen
Truppen belagerte Paris mit einem Gasballon zu verlassen, nur um die totale Sonnenfinsternis vom 22.
Dezember 1870 in Algerien nicht zu verpassen. Im Nachhinein hat sich dieses lebensgefihrliche
Unternehmen zwar als Fehlschlag erwiesen (nun ja, es war halt bewolkt), aber JANSSEN wihlte
weiterhin seine Reiseziele in Verfinsterungszonen und sammelte dabei viele wertvolle Beobachtungen
iber Sonnenprotuberanzen und die Sonnenkorona.

Die Korona reicht mehrere Sonnenradien in den Weltraum hinaus. Thre Flachenhelligkeit entspricht in
ihren intensiveren inneren Regionen ungefihr dem des Vollmondes. Das ist ca. 50 Millionen Mal
schwicher als die sichtbare Sonnenscheibe. Deshalb ist sie von der Erde aus auBerhalb von totalen
Sonnenfinsternissen nur mit speziellen Gerdten — den Koronographen — zu beobachten. Solch ein
Koronograph wurde 1931 von BERNARD LYOT (1897-1952) konstruiert und mit Erfolg im Pic-du-Midi-
Observatorium in den franzosischen Pyrenden eingesetzt. In diesem speziellen Fernrohr wird quasi im
Kleinen eine totale Sonnenfinsternis simuliert. Das Objektiv besteht aus einer einzelnen Linse hoher
Qualitdt um das unvermeidliche Streulicht moglichst gering zu halten. Genau in seiner Brennebene ist
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eine sogenannte Kegelblende angebracht (der ,kiinstliche Mond), welche die helle Sonnenscheibe
moglichst genau abdeckt und dessen Licht vom weiteren Strahlengang abhilt. Die Kegelblende selbst
sitzt auf einer Feldlinse, durch die das Licht der Korona auf eine Irisblende gelenkt wird, die wiederum
soweit geschlossen werden kann, dal das am Objektiv gebeugte Sonnenlicht auch aus dem
Strahlengang entfernt wird. Durch ein weiteres Linsensystem wird schlielich ein endgiiltiges Bild
erzeugt, das - herkdbmmlich mit einem Okular betrachtet - die innere Korona zeigt. Natiirlich
funktioniert solch ein Teleskop nur dort, wo auch das Streulicht der Atmosphére von Natur aus gering
ist, also im Hochgebirge. Interessiert man sich jedoch nur fiir die Protuberanzen am Sonnenrand, dann
ergidnzt man das optische System um ein schmalbandiges Rotfilter, welches nur das Licht der H -

Linie des Wasserstoffs hindurch ldt. Man erhilt dann ein sogenanntes Protuberanzenfernrohr.

Links: Typische Sonnenkorona wihrend eines Sonnenfleckenminimums. Man beachte die ,,helm-
artigen* Strukturen, die sich dquatorial nach auswirts verjiingend in den Raum hinaus erstrecken. Sie
werden als ,,Helmet Streamer* bezeichnet. Thre Struktur hingt mit dem solaren Magnetfeld zusammen.

Rechts: Sonnenkorona wihrend des Maximums eines solaren Aktivitdtszyklus (11.August 1999)

Mit dem Lyotschen Koronographen ist man in der Lage, die innere Sonnenkorona das ganze Jahr
hindurch zu beobachten. Es ersetzt aber keine Sonnenfinsternisse, bei denen man die Struktur und
Form der Korona bis zu den schwichsten Ausldufern hin untersuchen kann. Das Erste, was dabei
auffillt, ist, daB sich die Form der Korona stindig dndert wobei sich in dieser Anderung der
Aktivititszyklus der Sonne deutlich widerspiegelt. Wihrend sie sich zur Zeit des Maximums des
Sonnenzyklus mehr rund und gleichmifig présentiert, zeigt sie sich im Minimum strukturierter und
stark in dquatorialer Richtung ausgedehnt.
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Als besonderes Merkmal der Korona sind noch die sogenannten Koronastrahlen zu erwihnen. In ihnen
konzentriert sich das koronale Gas entlang von nach Auflen offenen Magnetfeldlinien.

Die Physik der Korona war lange Zeit rétselhaft. Bereits am Ende des 19. Jahrhunderts leitete man aus
bestimmten Beobachtungen das damals kurios erscheinende, ja sogar paradoxe Ergebnis ab, daf3 die
Korona bedeutend ,heiller sein mufB3 als die Sonnenoberfliche. Auch heute ist das Problem der
Koronaheizung noch nicht endgiiltig gelost. Fiir die grundlegenden Mechanismen gibt es jedoch
mittlerweile eine gute qualitative Theorie, die mehrere Heizungsmechanismen im Rahmen der
Magnetohydrodynamik zusammenfaft.

Mit dem Einsatz von Forschungssatelliten wie SOHO (Start 2.12.1995), YOHKOH (jap.
,»,Sonnenstrahl®, Start 30.08.1991), HESSI (Start 5.2.2002) und STEREO (Start 26.10.2006) 148t sich
die Korona vom sichtbaren Licht bis in den Rontgenbereich hinein untersuchen. Die dabei gewonnenen
Erkenntnisse haben das heutige Bild der Korona — iiber das im Folgenden berichtet werden soll —
malf3geblich mitgepragt.

Spektrum

Untersucht man das Licht der Sonnenkorona im sichtbaren Spektralbereich, dann kann man aus dem
integrierten Licht in Abhingigkeit vom Abstand von der Photosphiare drei verschiedene
Strahlungsanteile unterscheiden. Sie werden mit den Buchstaben K, F und L bezeichnet und
charakterisieren jeweils einen bestimmten spektralphotometrischen Aspekt der Korona. Diese
Strahlungsanteile iiberlagern sich und bilden in der Summe ein Kontinuum mit einzelnen
Emissionslinien, die in Anhdngigkeit vom Sonnenrand unterschiedlich ausgeprigt sind.

K-Korona

Das Licht der K-Korona besitzt ein kontinuierliches Spektrum (K = Kontinuum). Fraunhofersche
Absorptionslinien, wie man sie in groer Zahl im Photosphidrenspektrum findet, fehlen jedoch
weitgehend oder sind so stark abgeflacht und verbreitert, dafl sie quasi im Kontinuum untergehen. Da
die Energieverteilung im Spektrum dem der Photosphire entspricht, ist es legitim anzunehmen, daf es
sich um Streustrahlung aus der Photosphire handelt, wobei die Streuung an den in der Korona in
grofler Zahl vorhandenen freien Elektronen erfolgt (Thomson-Streuung). Das Fehlen Fraunhoferscher
Linien liegt daran, dal sich diese Elektronen mit hoher Geschwindigkeit bewegen und damit die
Streustrahlung je nach Bewegungsrichtung zu kiirzeren oder lingeren Wellenldngen hin verschieben.
WALTER GROTRIAN (1890-1954) fand bereits 1931 fiir einige starke Absorptionen eine
Dopplerverschmierung von bis zu 6 nm. Daraus 146t sich mit (1.56) die (kinetische) Temperatur T zu

ungefihr 3.2-10° K abschiitzen. Das bestiitigt die schon Ende des 19. Jahrhunderts geéuBerte

Vermutung, daf} die Sonnenkorona eine viel hohere Temperatur besitzt als die darunter liegende Photo-
und Chromosphire. Da die fiir die Streuung verantwortlichen freien Elektronen hauptsédchlich von dem
in der Korona vollstidndig ionisiert vorliegenden Wasserstoffgas stammen, kann man aus der Intensitit
der Streustrahlung auf die Teilchendichte des Wasserstoffs schlieBen. Sie betrégt in etwa 1 R, Ab-

stand von der Sonnenoberfliche rund 10° Teilchen pro cm3 und nimmt nach AuBen kontinuierlich ab.
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Die Thomson-Streuung bewirkt eine signifikante Polarisation des Streulichts. Man beobachtet, daf der
Polarisationsgrad mit zunehmender Entfernung von der Sonnenoberfldche kontinuierlich ansteigt um
schnell 40 — 60% zu erreichen. Oberhalb eines Abstandes von ca. 0.7 R geht er langsam wieder auf

0% zuriick, wobei dieser Wert bei ungefidhr 2 R erreicht wird. Durch. eine genaue Messung der

Stokes-Parameter 148t sich die lokale Elektronendichte in den einzelnen Bereichen der Korona
prazisieren. Es zeigt sich dabei, daB3 die Elektronenverteilung erwartungsgemdll mit dem solaren
Magnetfeld zusammenhiingt. Das bestitigt auch radioastronomische Beobachtungen, die zeigen, daf}
ein Teil der kontinuierlichen Radiofrequenzstrahlung der Korona im Zentimeter- und Meter-Bereich
Synchrotronstrahlung darstellt. Der Synchrotronmechanismus bewirkt {ibrigens eine Abnahme des
linearen Polarisationsgrades (Hanle-Effekt), da sich die streuenden Elektronen spiralformig um die
Magnetfeldlinien winden und sich damit dauernd die Richtung ihres Geschwindigkeitsvektors
verédndert.

F-Korona

Die F-Korona widerspiegelt das Spektrum der Photosphére, d.h. sie enthilt neben dem Kontinuum
auch Fraunhofersche Absorptionslinien (F = Fraunhofer). Dieser Strahlungsanteil stammt aus der
Streuung des Sonnenlichts an Staubteilchen der interplanetaren Materie (Zodiakallicht). Es handelt sich
dabei um eine sogenannte Tyndall-Streuung. Da auch die Staubteilchen eine Geschwindigkeits-
dispersion aufweisen, sind die Absorptionslinien im Vergleich zum normalen Sonnenspektrum
geringfiigig dopplerverbreitert und deshalb auch schwicher ausgeprigt. Durch Strahlungsextinktion ist
aulerdem das Intensititsmaximum des Kontinuums leicht nach Rot verschoben. Die F-Korona
dominiert im Bereich zwischen 2 und 3 R, und wird unter giinstigen Bedingungen bis in eine

Entfernung von mehr als 20 R, beobachtet. Dal} sie bereits so nahe an der Sonne zu sehen ist, ist
einem Projektionseffekt zu verdanken. Die streuenden Staubteilchen sind in Wirklichkeit mehr als 20
RO
inneren Bereich wird die F-Korona von der K-Korona iiberlagert, die sich aber durch ihre
Polarisationseigenschaften von dieser prinzipiell trennen 146t. Fiir die Physik der Sonnenkorona hat die

von der Sonnenoberfliache entfernt, da sie niher an der Sonne sofort verdampfen wiirden. Im

F-Korona keine Bedeutung.
L-Korona

Die extrem hohen Temperaturen in der Korona fithren dazu, dal alle Stoffe darin ionisiert in Form
eines lonen-Elektronen-Plasmas vorkommen. Dabei treten z.T. sehr hohe Ionisationsstufen auf
(insbesondere der Metalle wie Fe, Ni, V, Cr, K und Ca), die zu intensiven Linienemissionen fiihren.
Lange Zeit hatte man groe Probleme bei der Zuordnung dieser ,, Koronalinien* zu bekannten
Elementen. 1939 konnte u.a. der schwedische Astronom BENGT EDLE’N zeigen, daf} es sich dabei nicht
um neue Elemente (z.B. ,,Coronium*), sondern um sogenannte ,,Verbotene Linien* hochangeregter
Ionen handelt.

Die Ionisation erfolgt dabei iiberwiegend durch inelastische Elektronenstreuung (Stofionisation). Wie
man leicht nachrechnen kann, miissen die Elektronen dafiir eine kinetische Energie besitzen, die einer

Elektronentemperatur von mindestens 2-10° K entspricht.
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Wichtige Koronalinien im optischen Spektralbereich

Linie A[nm] Ion
Griine Koronalinie 530,3 Fe XIV
Rote Koronalinie 6374 FeX
Gelbe Koronalinie 5694 Ca XV

Das optische Emissionslinienspektrum der L-Korona setzt sich iiber den UV-Bereich bis in den
Rontgenbereich hin fort. Zu erwihnen sind z.B. die Rontgenemissionen bei 2.48 nm (N VII), 1.9 nm
(O VIII) und 0.18 nm (Fe XXV). Sie sind so intensiv, dal man sie zur monochromatischen Abbildung
der Sonnenkorona bei Satellitenmissionen (z.B. YOHKOH, SXT-Bilder) verwendet. Aus dem
Vergleich der Bilder verschiedener hochangeregter Ionen in unterschiedlichen Frequenzbereichen ist es
z.B. moglich, die Temperaturverteilung in der Korona mittels der Saha-Gleichung abzuleiten.

Der Anteil der L-Korona an der Gesamtstrahlung der Sonnenkorona betrdgt lediglich 1%, da sich die
Abstrahlung ja nur in den einzelnen Emissionslinien konzentriert. Bei diesen Linien handelt es sich um
Emissionen, die sogenannten ,,verbotenen* Ubergingen entsprechen. Darunter versteht man in der
Quantenmechanik Strahlungsiibergéinge, die auf Grund bestimmter Auswahlregeln eigentlich nicht
auftreten diirften. D.h., diese Ubergangsverbote gelten nicht streng. Sie kénnen unter bestimmten, im
Labor meist nicht nachvollziehbaren Bedingungen, auler Kraft gesetzt werden was dazu fiihrt, daf3 sich
Elektronen auf bestimmten, sogenannten metastabilen Energieniveaus sehr lange (von
Sekundenbruchteilen bis Jahrhunderten) halten konnen, solange sie durch duBere Einwirkungen (z.B.
StoBe) nicht gestort werden. Oder anders ausgedriickt, die Ubergangswahrscheinlichkeit fiir eine
spontane Emission von einem metastabilen Niveau zu einem stabilen Niveau ist sehr gering. Unter
normalen Bedingungen erfolgt die ,,Abregung (wie auch die ,,Anregung®) zumeist durch Stoe der
Atome bzw. Ionen untereinander oder im Zusammenhang mit der Elektronenstreuung. Ist die
Gasdichte jedoch sehr gering — wie z.B. in der Sonnenkorona oder in interstellaren Gaswolken — dann
konnen sich die Elektronen in solchen metastabilen Energieniveaus ansammeln (wenn die
StoBwahrscheinlichkeit geringer ist als die Ubergangswahrscheinlichkeit) und aufgrund ihrer absoluten
Menge zu sehr starken ,,verbotenen Emissionslinien fiihren. Die fiir die Astrophysik wichtigste
,verbotene Linie* ist zweifellos die 21 cm —Linie des neutralen Wasserstoffs im Radiofrequenzbereich
des elektromagnetischen Spektrums.

Im Koronaspektrum ist die ,,griine* Linie bei einer Wellenldnge von 530.3 nm besonders auffillig. Sie
wurde wihrend der totalen Sonnenfinsternis vom 7. August 1869 von WILLIAM HARKNESS (1837-
1903) und CHARLES A.YOUNG (1834-1908) entdeckt. Zehn Jahre spiter wurde sie vorlaufig als
gewohnliche Eisenlinie gemifl dem Katalog von KIRCHHOFF von YOUNG identifiziert. Das fiihrte zu
der berechtigten Frage, warum von den vielen Tausend Eisenlinien im Absorptionsspektrum der Sonne
nur gerade diese im Koronaspektrum eine dominierende Rolle einnehmen sollte. Eine genaue
Vermessung und ein Vergleich mit im Labor gewonnenen Funkenspektren von Eisen ergab jedoch,
dal die von YOUNG und HARKNESS gefundene Emission doch nicht dem Eisen zuzuordnen ist. Man
vermutete deshalb lange Zeit, da3 diese Linie (neben anderen) zu einem neuen Element, dem
,,Coronium*, gehort. Einen dhnlichen Fall gab es auch im Zusammenhang mit dem Spektrum von
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verschiedenen galaktischen Emissionsnebeln. Die dort in Emission auftretenden, unidentifizierten
Linien, ordnete man dem hypothetischen ,,Nebulium* zu. Erst 1939 gelang es — wie bereits erwihnt -
dem schwedischen Astronomen BENGT EDLE’N nachzuweisen, da3 die im Spektrum mancher
rekurrierender Nova (z.B. RS Oph) auftretenden Emissionen verbotenen Ubergingen hochionisierter
Eisenionen entsprechen. In der Folgezeit gelang es ihm (und WALTER GROTRIAN), auch die meisten
anderen ,,Coronium‘-Linien als verbotene Linien hochionisierter Metalle zu identifizieren und damit
die extrem hohe Temperatur der Sonnenkorona zu manifestieren.

Die solare Rontgenstrahlung wurde 1948 bei einem Raketenaufstiegsexperiment von T.R.BURNIGHT
(,,U.S. Naval Research Laboratory*) entdeckt. Spiter fand man, da3 auch das Rontgenspektrum der
Sonne weitgehend aus einzelnen Emissionslinien besteht (charakteristisches Spektrum), die in dem
diinnen und extrem heilen Plasma der Sonnenkorona gebildet werden. Diese iiberlagern einen
kontinuierlichen Anteil, der durch frei-frei-Uberginge (Bremsstrahlung) verursacht wird.

Eine der historischen Aufnahmen der Sonne im weichen Rontgenlicht, angefertigt mit dem
Rontgenteleskop des S-054 Experiments von Bord der Raumstation Skylab (1973-1974) © NASA

Ein echter Durchbruch in der Rontgenastronomie der Sonne gelang 1973, als mit dem amerikanischen
Weltraumlabor Skylab zwei Rontgenteleskope und drei UV-Teleskope zur Sonnenbeobachtung in eine

Erdumlaufbahn gelangten. Mit diesen Teleskopen lie8 sich die Sonne erstmalig im Rontgenlicht
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abbilden. Heute ist mit modernen unbemannten Satelliten wie HESSI oder YOHKOH eine
kontinuierliche Uberwachung der Sonne in verschiedenen Rontgenlinien moglich, die viele
interessante Phanomene und Strukturen — iiber die z.T. noch zu berichten ist — aufgedeckt haben. Eine
sehr wichtige Erkenntnis ist z.B., da3 die Sonnenkorona insbesondere im EUV und im Rontgenlicht
ein sehr dynamisches Gebilde ist, welches sowohl kurzzeitige (Minuten bis Tage) als auch
langperiodische, mit dem Aktivitdtszyklus der Sonne zusammenhingende Verdnderungen aufweist.
Neben der Korona sind solare Eruptionen (sogenannte Flares) und sogenannte Loops (koronale Bogen)
sehr intensive Rontgenquellen. In Flares kann z.B. das solare Plasma bis auf mehrere 10 Millionen K
aufgeheizt werden, wobei auch Gamma-Strahlung emittiert wird.

Da sich aufgrund der hohen Temperaturen in der Korona sehr viele freie Elektronen befinden, eignen
sich fiir Koronabeobachtungen auch radioastronomische Methoden. Bei der Bewegung von
Elektronenwolken durch die Korona konnen beispielsweise im umgebenden Plasma Plasmawellen
generiert werden, die eine typische, von der Teilchendichte abhidngige Radiostrahlung abgeben.
Radiofrequenzstrahlung mit einer Wellenlinge A< 10cm stammt hauptsidchlich aus der
Chromosphire. Meterwellen werden dagegen ausschlielich in der Korona erzeugt. Der Grund fiir die
Abhingigkeit der Wellenlinge der Radiofrequenzstrahlung von der Entfernung von der
Sonnenoberfliche hingt mit der nach auflen abnehmenden Elektronendichte zusammen. Aus der
klassischen Elektrodynamik ist bekannt, daB zu jeder Elektronendichte n, eine Grenzfrequenz v,
(Plasmafrequenz) existiert, unterhalb der keine Radiostrahlung mehr auftreten kann. In diesem Fall tritt

fiir die entsprechende Wellenlinge A° Totalreflektion ein, da der Brechungsindex des Plasmas negativ
wird. Das ist dann der Fall, wenn fiir die Grenzfrequenz
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gilt. Man kann also, in dem man einen bestimmten Frequenz- oder Wellenldngenbereich mit einem
Radioteleskop abfihrt, die einzelnen Schichten der Radiokorona sondieren. Strahlung mit einer
Frequenz von 100 GHz (4 =0.3 cm) stammt beispielsweise aus der Photosphire, Strahlung bei einer
Frequenz von 1.4 GHz (A =21 cm) aus der obersten Chromospharenschicht und Strahlung im Meter-
(bzw. unterem GHz-) Bereich aus der Korona. Das fiihrt dazu, da3 der ,,Durchmesser® der Sonne
strenggenommen frequenzabhingig ist, da sich mit anwachsender Wellenldnge die ,,Grenztiefe*, (wo
die optische Tiefe 7(v)den Wert 1 erreicht, siehe (1.15)) weiter radial nach auflen verschiebt.

Neben dieser Strahlung der ,,ruhigen Sonne‘ beobachtet man noch Radioausbriiche (sogenannte Bursts
bzw. ,,Rauschstiirme®), die mit Erscheinungsformen erhohter Sonnenaktivitit zusammenhdngen und
auch dort behandelt werden sollen.

Strukturen in der Sonnenkorona

Je nach dem Aktivitdtszustand der Sonne kann man bei einer totalen Sonnenfinsternis bereits einige
Strukturmerkmale der Korona visuell und fotografisch erfassen. Zu nennen sind z.B. die besonders bei
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der Minimums-Korona auffallenden Koronastrahlen und die sich zu einer Spitze verjiingenden, wegen
ihrer Form als , helmet streamer® bezeichneten Koronateile, die sich radial in Verldngerung des
Sonnenéquators in den kosmischen Raum erstrecken. Weitere Strukturmerkmale offenbaren sich, wenn
die Korona im monochromatischen Licht bestimmter, meist intensiver Spektrallinien beobachtet wird.
Das gilt besonders fiir den kurzwelligen Bereich des elektromagnetischen Spektrums, also dem UV-
und Rontgenbereich. Hier liberstrahlt die Korona sogar das Licht der im Vergleich dazu gerade zu
kiihlen Photosphiire.

Die im optischen Bereich sichtbaren Strukturmerkmale implizieren bereits aus ihrer Gestalt heraus, daf3
sie mit dem Magnetfeld der Sonne zu tun haben. Andererseits ist es sehr schwierig, das solare
Magnetfeld im Bereich der Korona qualitativ und quantitativ zu erfassen. Zwar 146t sich unter
Anwendung des Zeeman-Effekts das Oberflichenmagnetfeld der Photosphiare mit modernen
spektroskopischen Meflmethoden sehr leicht und sehr genau bestimmen (z.B. mit dem MDI-Instrument
der Sonnensonde SOHO). Die Fortsetzung dieses Magnetfeldes in die Korona hinein entzieht sich
jedoch weitgehend der Beobachtung, so dal3 man auf vereinfachte numerische Rechnungen angewiesen
ist. Aufgrund der Vereinfachungen ist das dabei gewonnene Bild sehr grob. Insbesondere die
Wechselwirkung des hochleitenden koronalen Plasmas mit dem solaren Magnetfeld fiihrt zu sehr
komplexen Magnetfeldstrukturen, die sich mit den Methoden der Magnetohydrodynamik zwar
qualitativ beschreiben lassen, deren quantitativen Ergebnisse jedoch z.T. noch weit von den wahren
Zustinden entfernt sind. Auf diesem Gebiet ist deshalb noch viel Forschungsarbeit zu leisten.

Solares Magnetfeld im Bereich der Sonnenkorona. Die ausgedehnten, geschlossenen Magnetfeld-
strukturen bestimmen die Form der ,,helmet streamer®, die besonders gut bei einer Minimumskorona
zu beobachten sind. © University Corporation for Atmospheric Research

Das globale Magnetfeld der Sonne besteht aus Gebieten, wo die Magnetfeldlinien weitgehend

geschlossen sind, und aus Gebieten, wo die Magnetfeldlinien sich geradewegs in den interplanetaren
Raum erstrecken. Die ersteren Magnetfeldstrukturen konzentrieren sich entlang des Sonnenédquators
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und korrespondieren mit den ,,Streamers®. Die offenen Strukturen findet man dagegen hauptséchlich
oberhalb der Sonnenpole, wo sie meist mit sogenannten koronalen Lochern assoziiert sind.

Wihrend das heifie, koronale Plasma in den Bereichen mit geschlossenen Magnetfeldlinien quasi
eingeschlossen wird, kann es sich in den Gebieten mit offenen Feldlinien ausdehnen und dabei schnell
Uberschallgeschwindigkeit erreichen. Auf diese Weise wird die schnelle Komponente des
Sonnenwindes generiert, welches das gesamte Sonnensystem mehr oder weniger gleichmiBig
durchstromt.

Helmet Streamers

Helmet Streamers — langgezogene, an der Basis breite und zu einer Spitze ausgezogene Strukturen der
sichtbaren Korona, gehen oft von groleren Sonnenflecken und aktiven Regionen aus, die sie iiber
weite Bereiche iiberbriicken. Man findet sie in vielen Fillen mit groeren Protuberanzen assoziiert,
deren Material wahrscheinlich vom solaren Magnetfeld eingefangen und in den Streamern in die
duBeren Regionen der Korona transportiert wird.

Beobachtungen mit dem Koronographen LASCO der Sonnensonde SOHO haben ergeben, dal3 die
Streamer im unteren Bereich eine Tripelstruktur aufweisen. In diesen Bereichen kommt es durch
Rekonnektions-Vorgédngen in den Magnetfeldern dauernd zu kleineren, explosionsartigen Vorgingen,
in denen man die Ausgangspunkte fiir die ,,Jangsame* Komponente des Sonnenwinds vermutet. Diese
Vermutung wird dariiber hinaus durch die Beobachtung gestiitzt, daB das Material in der Basis der
Streamer in etwa die gleiche prozentuale chemische Beschaffenheit hat wie die Teilchenstrome des
langsamen Sonnenwinds.

Streamer sind i. A. mehr oder wenige stabile Gebiete in der Korona, deren Gestalt sich nur langsam
dndert. Eine Ausnahme sind grolere koronale Masseauswiirfe (CME, ,, coronal mass ejection ), bei
denen bis zu 10" kg solarer Materie auf Geschwindigkeiten von bis zu 1000 km/s beschleunigt
werden. Das fiihrt i.d.R. zur volligen Zerstorung bzw. Auflosung des Streamers, der mit dem CME
verbunden ist.

Das koronale Plasma in den Helmet Streamern besitzt eine Dichte, die das umgebende Plasma meist
um einen Faktor 7 bis 25 iibersteigt. Die Lebensdauer liegt bei geringer koronaler Aktivitit z.T. bei
mehreren Monaten und die rdumliche Ausdehnung kann mehrere Sonnenradien betragen.
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18 March 1988: White Light

Source: High Altilude Obszervatory Archives

Helmformige Streamer auf einer Aufnahme der Korona wihrend der totalen Sonnenfinsternis vom
18.Mirz 1988.

@. @{5} Eﬂarurlg"rlbn ul'Fh{noHB:

Magnetfeldstruktur eines Helmet Streamers. Man beachte die Tripelstruktur an dessen Basis. An den
Spitzen kommt es dauernd zu Rekonnektions-Vorgéngen von in das Koronaplasma eingefrorenen
Magnetfeldlinien, die zu einer radialen Beschleunigung von Plasmapaketen — den sogenannten
Plasmoiden — fithren. Man vermutet in diesem Vorgang die Quelle fiir die langsame Komponente des
solaren Windes.
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18 Aug 1980: White Light

10:04

Bource: High Altitude Observato olar Maximum Mission Archives

Diese Aufnahmeserie des Koronographen des Solar Maximum Mission (SMM) —Satelliten zeigt die
Zerstorung eines mehrere Tage lang stabilen Helmet Streamers durch einen gewaltigen koronalen
Masseauswurf.

Koronale Locher

Die Photosphire erscheint auf Aufnahmen im EUV und im Rontgenbereich aufgrund ihrer im
Vergleich zur Korona geringen Temperatur vollkommen dunkel. Deshalb kann man auf Bildern, die
z.B. mit den Rontgenteleskopen des Satelliten YOHKOH (er besitzt jeweils ein Teleskop fiir den
,weichen (SXT) und ,harten” Rontgenbereich (HXT)) aufgenommen werden, koronale Strukturen
tiber die gesamte Sonnenscheibe hinweg verfolgen. Dabei fallen manchmal — insbesondere in den
Polregionen der Sonne - Intensititseinbriiche in der Rontgenstrahlung auf. Diese auf
Rontgenaufnahmen dunkel erscheinenden Gebiete werden als koronale Locher bezeichnet. So treten
dort auf, wo aus der Sonnenoberfliche Magnetfeldlinien austreten und sich — ohne zuriickzukehren —
weit in den interplanetaren Raum erstrecken. Sie sind damit gewissermaBlen ein Gegenteil der
Streamer, die geschlossene, bogenformige Magnetfeldstrukturen anzeigen. Auflerdem sind die Dichte
und die Temperatur in den koronalen Lochern in bezug auf ihre Umgebung deutlich erniedrigt.

Koronale Locher konnen weite Teile der Sonne iiberdecken. Sie konzentrieren sich aufgrund der
solaren Magnetfeldstruktur mehr in den Polregionen. Ihre Lebensdauer liegt im Mittel bei sieben bis
acht Monaten. Interessanterweise scheinen sie mit der Sonne starr mitzurotieren.
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2002/01/08 19:06:03 UT

Langgestrecktes koronales Loch auf einer EUV-Aufnahme von SOHO (8.Januar 2002). Diese
langgestreckte Form beobachtet man, wenn sich die Sonne anschickt, die Polarisation ihres globalen
Magnetfeldes zu dndern. In den dazwischenliegenden Zeiten findet man koronale Locher iberwiegend
in den Polregionen der Sonne. Die hellen Flecken stellen aktive Gebiete dar. © NASA

Ihr Auftreten tiber der Sonne ist auffillig mit dem 11-jahrigen Aktivitéitszyklus korreliert. Im Minimum
findet man sie fast ausschlieBlich iiber den Polen. Mit ansteigender Sonnenaktivitit beginnen sie sich
dagegen lokal iiberall auf der Sonne auszubreiten. Da koronale Locher fiir die schnelle Komponente
des Sonnenwindes verantwortlich sind, fiihren sie, wenn sie insbesondere in dquatornahen Regionen
auftreten, zu intensiven geomagnetische Stiirmen und Polarlichtern auf der Erde.

Wenn sich ein koronales Loch in niederen solaren Breiten bildet (was zur Zeit des Fleckenmaximums
relativ oft passiert), dann beginnt es langsam zu wachsen um sich irgendwann mit einem der polaren
Locher zu verbinden. AnschlieBend kann man im Rontgenlicht beobachten, wie es nach und nach
schwicher wird und schlieBlich wieder verschwindet. Wihrend die polaren Locher permanent zu
beobachten sind, stellen die koronalen Locher in niederen Breiten temporire Erscheinungen dar.

Der Begriff ,,Koronales Loch* wurde 1957 von dem bekannten schweizerischen Sonnenforscher MAX
WALDMEIER (1912-2000) eingefiihrt, um langlebige Intensititseinbriiche auf Koronaaufnahmen, die
bei einer Wellenldnge von 530.3 nm (Fe XIV) angefertigt wurden, zu benennen. Aber erst die
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Sonnenbeobachtungen im Rontgenbereich wihrend der Skylab-Missionen in den siebziger Jahren des
vorigen Jahrhunderts haben ,,Koronalocher wieder in das Blickfeld der Astronomen gefiihrt. Seitdem
werden sie von einer Vielzahl von Satelliten im kurzwelligen Spektralbereich dauernd iiberwacht.
Seitdem man weil}, da} die schnelle Komponente des Sonnenwindes darin ihren Ursprung hat, gehort
die Untersuchung der koronalen Locher zu einem wesentlichen Aspekt zur Untersuchung und
Vorhersage des sogenannten ,,Space Weathers .

Loops

Koronale Bogen sind gewaltige Strome von geladenen Teilchen, die sich entlang von geschlossenen
Magnetfeldlinien von einem Gebiet der Sonnenoberflache zu einem anderen bewegen. Ihre Existenz
wurde bereits recht frith aus spektroskopischen Untersuchungen gefolgert. Aber erst die detaillierten
Aufnahmen spezieller Sonnensonden (z.B. TRACE, SOHO), die Teleskope fiir kurzwellige UV- und
Rontgenstrahlung an Bord haben, haben ihre Ausmalle und ihre Strukturen offenbart. Sie zeigen z.B.
oberhalb der Chromosphdre im monochromatischen Licht hochangeregter Atome bogenartige
Strukturen unterschiedlicher Ausmalle. In diesen Bogen bewegt sich solares Plasma wie in einer
Achterbahn mit hoher Geschwindigkeit hinauf und wieder hinab, ohne daf man ihrem
Bewegungsablauf das starke Gravitationsfeld der Sonne ansehen kann. Die Stromungs-
geschwindigkeiten erreichen dabei Werte bis zu 100 km/s. Coronal Loops sind also im Gegensatz zu
,fuhenden“ Protuberanzen, die wie in einer Hingematte im Magnetfeld liegen, hochdynamische
Phinomene.

Die GroBle der Plasmabdgen iiberspannt mehrere Grolenordnungen. Die michtigsten Gebilde konnen
eine Bogenlidnge erreichen, die mit dem Sonnenradius vergleichbar ist. Thre Ausgangs- und Endpunkte
fallen oft mit bipolaren Fleckengruppen oder aktiven Gebieten zusammen. Bestimmte Arten von
koronalen Bogen scheinen auch mit chromosphérischen Eruptionen (Flares) assoziiert zu sein. Kleinere
Loops findet man hiufig im Bereich des chromosphérischen Netzwerks, dal ja auch die Grenzen der
Supergranulation und die damit verbundene erhthte magnetische Aktivitit anzeigt. GroB3e Loops sind i.
A. stabiler als ihre kleineren Pendants. Warum das so ist, ist noch nicht endgiiltig geklirt.
Wabhrscheinlich liegt es an ihrer hoheren Temperatur (mehrere Millionen K) und an den
Heizmechanismen, die fiir diese Temperaturen verantwortlich sind. Die detaillierten Aufnahmen des
Satelliten TRACE (,, Transition Region And Coronal Explorer®, Start April 1998) haben viele
Forschungsprojekte initiiert, um die physikalischen — insbesondere magnetohydrodynamischen —
Vorginge in den Loops zu erkldaren. Das Bildmaterial ist {ibrigens im Internet auf der Projekthomepage
dieser NASA-Mission frei verfiigbar.
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Koronale Loops (TRACE) geben die lokale Magnetfeldstruktur in der unteren Korona wieder

Auf dieser Aufnahme (TRACE, 5.4.2001) bei einer Wellenldnge von 17,1 nm zeichnen sich die
einzelnen Loops deutlich am Sonnenrand ab. © NASA
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Koronastrahlen und Kondensationen

Lange, oftmals spitzzulaufende Strukturelemente in der Korona, deren rdumliche Lage mit meist
offenen Magnetfeldlinien zusammenfillt, bezeichnet man als Koronastrahlen. ,,Strahlen®, die sich iiber
die Pole der Sonne erheben, nennt man Polarstrahlen. Thre Fu3punkte sind wahrscheinlich aktive
Regionen auf der Sonne. Ein in der Vergangenheit oft gedulerter Zusammenhang mit koronalen
Lochern ist nach neueren Beobachtungen eher als unwahrscheinlich anzusehen.

Aquatorialstrahlen scheinen dagegen physikalisch mit den Helmet Streamers verwandt zu sein bzw. sie
bilden ihre spitzen Ausldufer. Im Gegensatz zu den Streamern sind sie nicht mit auffilligen Protube-
ranzen assoziiert. Ihre Lebensdauer kann mehrerer Monate bis zu einem Jahr oder sogar ldnger
betragen.

Weiterhin beobachtet man Koronastrahlen hiufig iiber mehrere Wochen alten Fleckengruppen, iiber
ausgedehnten Fackelgebieten und iiber Teilen der Sonnenoberfliche, die durch Flares oder
Protuberanzen gestort sind.

Verdichtungen in der Korona, die besonders im monochromatischen Licht bestimmter Emissionslinien
auffallen (z.B. 567.4 nm, Ca XIV), bezeichnet man als Kondensationen. Kurzlebige Kondensationen,
deren Lebensdauer meist nur einige Tage betrégt, findet man bevorzugt in einer Hoéhe von ca. 80000
km {iiber der Photosphire. Sie fallen durch eine verstirkte Emission in der griinen und roten
Koronalinie auf. In ihnen ist die Gasdichte rund 5-mal groBer als in ihrer Umgebung. Neben diesen
,permanenten” Kondensationen beobachtet man noch sogenannte ,,sporadische® Kondensationen,
deren Lebensdauer nur in Minuten und Stunden gemessen wird. Sie treten meist in einer Hohe
zwischen 20000 und 80000 km iiber der Sonnenoberfliche auf und sind ca. um den Faktor 10 dichter
als permanenten Kondensationen.

Heizmechanismen

Die Korona ist mit einer Temperatur von etwa 10° K ca. 2 GroBenordnungen heifler als die darunter
liegende Photosphire. Diese Erkenntnis, die sich bereits am Ende des 19. Jahrhunderts abzeichnete,
erschien lange Zeit ritselhaft. Man konnte sich nicht erkldren, wieso die Korona, die ja oberhalb der
Photosphire liegt, eine bei weitem hohere Temperatur haben sollte, als die im Vergleich dazu mit ca.
5750 K relativ kiihle Photosphére. Immerhin wufite man aus der Thermodynamik, da3 Warme immer
nur von einem heiflen Korper zu einem kilteren flieBen kann...

Auch heute ist das Phinomen der Koronaheizung noch nicht vollstindig verstanden. Viele
verschiedene physikalische Prozesse scheinen hier zusammen zu wirken. Konsens unter den
Wissenschaftlern ist jedoch, daf3 die Quelle der Heizung in den turbulenten Bewegungen der Materie in
der Photosphidre und in den unteren Bereichen der Chromosphire zu suchen ist (auch die
Chromosphire wird geheizt. Thre Temperatur ist mit ca. 10* K merklich hoher als die der Photosphire).
Die Energie, die durch Konvektion aus dem Sonneninneren an die ,,Oberfldche* transportiert wird,
wird dort offensichtlich nicht nur durch Strahlung, sondern beispielsweise auch in Form von
magnetohydrodynamischen Wellen abtransportiert. Fiir die Energiedissipation in der Korona sind
demnach hochkomplexe Wechselwirkungen zwischen diinnen, leitfihigen Plasmen und damit
verbundenen Magnetfeldern ausschlaggebend. Dazu kommen noch explosive Vorgénge im Bereich
von koronalen Loops, die sich in Form von Mikroflares duf3ern.
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Der erste wichtige Fakt ist, daB die Teilchendichte (Ionen) der koronalen Materie (zwischen 10° und
10" m™ ) bedeutend geringer ist als die Teilchendichte der Photosphiire (ca.10** m ™). Damit ist auch

die freie Weglidnge der Ionen und Elektronen entsprechend grofer, was letztendlich — wie bereits
erldutert — das Auftreten von verbotenen Linien begiinstigt. Trotz der hohen Temperatur von iiber 1
Million K ist der Beitrag der Korona in der Energieabstrahlung pro Fldcheneinheit (oder anders
ausgedriickt, an der Solarkonstante bzw. Leuchtkraft) dullerst gering. Man schitzt ihn auf weniger als
1/10000 der Strahlungsleistung der Photosphire. Die Frage der Aufheizung der Korona ist deshalb
weniger eine Frage der Energiequelle sondern vielmehr eine Frage, wie und durch welche Prozesse die
Energie, welche die Photosphire verldBt, in das koronale Plasma transportiert wird. Klassische
Wirmeleitung schliet sich dabei aufgrund der Dichteunterschiede natiirlich von selbst aus. Heute
werden vorwiegend Heizungsmodelle diskutiert, die auf Wechselwirkungen des koronalen Plasmas mit
Magnetfeldern beruhen. Die grundlegende Frage, die mit als erstes beantwortet werden muf, richtet
sich an die Plasmaphysik: Was passiert eigentlich bei der Aufheizung eines diinnen Plasmas unter dem
Einflu} eines Magnetfeldes B auf mehrere Millionen Grad? Wesentlich ist dabei, dal das Magnetfeld
eine Vorzugsrichtung vorgibt. Die geladenen Teilchen im Plasma werden sich aufgrund der
Lorentzkraft schraubenfoérmig entlang der Magnetfeldlinien bewegen (Gyration). Dabei definieren —
vereinfacht gesprochen - die Mittelwerte ihrer senkrechten (ll) und waagerechten (L)

Geschwindigkeitskomponenten (genauer deren wahrscheinlichsten Geschwindigkeiten) jeweils eine
,senkrechte* und eine ,,waagerechte* Temperatur, die sich gewohnlich voneinander unterscheiden:

kT, kT,
O Y [1.72]
m m

Die Maxwell’sche Verteilungsfunktion der Teilchen im Plasma (Anteil der Teilchen pro
Geschwindigkeitsintervall dv) ergibt sich deshalb aus der Uberlagerung zweier Verteilungen, die
jeweils einer anderen Temperatur — senkrecht oder waagerecht zum Magnetfeld B gemessen —
entsprechen. Man erkennt das, wenn man die Maxwell-Verteilung in Form einer Gauf3-Funktion

aufschreibt und dann in die einzelnen Geschwindigkeitskomponenten aufsplittet:

__ _ﬁ
f(V)_\/?W eXP( VZJ [1.73]

AuBlerdem soll noch eine Drift- oder AusfluBgeschwindigkeit u eingefiihrt werden, die eine

Stromungskomponente beschreiben soll:

2
n v—u
f(V):ﬁeXP(J V2| } [1.74]

v bezeichnet die ,,wahrscheinlichste Geschwindigkeit der Teilchen. Sie bestimmt die thermische

Temperatur des Gases oder Plasmas:

=2

my kT

therm
2

[1.75]
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Der Vektor W ist natiirlich der Nullvektor, wenn das entsprechende Gasvolumen in dem betrachteten

kartesischen Koordinatensystem ruht. Der Faktor 7°v? im Nenner stellt lediglich sicher, daf} die

Verteilung bei der Integration iiber alle Geschwindigkeiten normiert wird.

Betrachtet man jetzt alle kartesischen Geschwindigkeitskomponenten einzeln, dann 146t sich (1.74) in
folgende Form bringen:

2 _ 2 _ 2
F )= exp b _?X) _(vy —?y) b —?Z) [1.76]
P v v, v

In einem inhomogenen Magnetfeld bewegen sich die geladenen Teilchen schraubenférmig entlang der
Magnetfeldlinien. Das hat natiirlich Auswirkungen auf die Geschwindigkeits-verteilung (1.76), da ja
jetzt durch das Magnetfeld B eine Vorzugsrichtung vorgegeben wird. Die Bewegungskomponenten
der Teilchen spalten sich demnach in eine Komponente parallel zum Magnetfeld und in eine
Komponente senkrecht zum Magnetfeld auf. Wihlt man das kartesische Koordinatensystem so, da3 B
in Richtung der z-Achse zeigt, dann ist:

Vv, cos@
vV=| v, sing [1.77]

vl[

Da bis auf einen Phasenfaktor die x- und die y-Komponente einander dquivalent sind, 148t sich jetzt die
Maxwellverteilung quasi in eine zweidimensionale Form bringen. Das ist verniinftig, weil die Dauer
fiir einen Umlauf um eine Feldlinie (Kehrwert der Larmor-Frequenz) sehr klein gegeniiber der Zeit ist,
in der sich in der Verteilung ein Gleichgewicht einstellt:

f(v):—no ex _—(v,, ) o [1.78]
s- . P 72 72 )
TV, Vv, Vi Vi

Die Temperaturen 7, und 7, konnen jetzt nicht mehr als (isotrope) thermische Temperaturen im Sinne

der Gleichgewichtsthermodynamik angesehen werden. Es handelt sich vielmehr bei ihnen um
sogenannte kinetische Temperaturen. Das hat zusitzlich die Konsequenz, da3 man genaugenommen
fiir jede Teilchensorte (z.B. Elektronen, Protonen, Sauerstoffionen etc.) eigene Geschwindigkeits-
verteilungen und damit eigene kinetische Temperaturen einfiihren mufl, um beispielsweise die
physikalischen Verhiltnisse in einem von Magnetfeldern durchsetzten Plasma wie dem der Korona
addquat zu beschreiben. Da die Anregung in einem diinnen Plasma hauptsidchlich durch StoBprozesse
(z.B. durch Thomson-Streuung) erfolgt, kann man z.B. durch Beobachtung von Emissionen im UV-
oder Rontgenbereich relativ einfach die kinetische Temperatur im jeweiligen Emissionsgebiet
abschitzen.

Im Prinzip ist der Effekt, dal in der Sonnenkorona eine anisotrope Temperaturverteilung vorliegt, in
spektroskopischen Beobachtungen intensiver Koronalinien nachweisbar. Beobachtet man z.B. einen
kleinen Teil der Korona aullerhalb der Sonnenscheibe (z.B. iiber den Polen) im monochromatischen
Licht der Ly-« -Linie, dann ist die beobachtete Linienbreite direkt ein Maf} fiir die Temperatur
senkrecht zum Magnetfeld. In diesem Bereich gelangt hauptsidchlich Licht zur Erde, das im
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Wesentlichen in der Ebene senkrecht zur Sichtlinie emittiert wird. Die ,,parallele” Temperatur ist
dagegen bedeutend schwieriger zu bestimmen, da die Geschwindigkeitskomponente in Richtung des
Magnetfeldes — oder anders ausgedriickt — senkrecht zur Sichtlinie, keinen Beitrag zum Dopplereffekt
leistet. Um trotzdem diesen Wert abschitzen zu konnen, macht man sich quasi eine ,,Verstimmung*
der Linienabsorption im Fall der 103.76 nm-Linie des fiinffach ionisierten Sauerstoffs zu nutze. Dieses
Ion ist unter gewissen Umstéinden in der Lage, die diskrete Strahlung der starken Chromosphérenlinien
des einfach ionisierten Kohlenstoffs bei 103.63 nm und 103.70 nm zu absorbieren wenn es sich nur mit
einer Geschwindigkeit von der Sonne wegbewegt, bei der diese beiden Linien soweit rotverschoben
sind, daB die resultierende Wellenlinge wieder mit der urspriinglichen Wellenldnge zusammenfillt.
Der eigentliche Effekt ist aber, da3 die abgegebene Strahlungsleistung (Intensitét) in den Teilen der
Korona einen Maximalwert erreicht, wo die zum Magnetfeld senkrechte Geschwindigkeitskomponente
der Sauerstoffionen gerade so grof ist, da sie bevorzugt von dem rotverschobenen UV-Licht der
einfach ionisierten Kohlenstoffatome der Chromosphére quasi ,,gepumpt* werden. Auf diese Weise ist
eine Eichung zwischen der UV-Helligkeit im Licht der O IV-Linie und der parallel zum Magnetfeld
verlaufenden Ausstromgeschwindigkeit moglich. Dieses hier nur kurz skizzierte Verfahren wird als
,»Doppler-Pumping “ bezeichnet.

Fiir den eigentlichen Energieeintrag in die Korona wurde eine ganze Anzahl von Mechanismen
vorgeschlagen und durchgerechnet. Zu der Zeit, als man die Bedeutung der solaren Magnetfelder noch
nicht in ihrer vollen Tragweite erfa3t hatte, wurde vermutet, dal die Koronaheizung durch die
Dissipation von Schallwellen verursacht wird. Man hatte dabei das sich stindig &ndernde
Granulationsmuster der Photosphidre vor Augen. Aufsteigende Blasen heiller Materie schielen nach
oben, wo sie zerplatzen und dabei ein ganzes Spektrum von Schallwellen anregen, von denen sich ein
Teil durch die Chromosphire hindurch in die Korona hin ausbreitet. Diese Schallwellen transportieren
zwar kein Material nach au3en. Sie besitzen aber eine gewisse kinetische Energiedichte, die manchmal
— da sie die Einheit eines Drucks hat - auch als Wellendruck bezeichnet wird:

Pw:%P<V2> [1.79]

p ist die Dichte des Materials, durch das sich die Schallwelle ausbreitet und <v2> der Mittelwert des
Quadrats der ,oszillatorischen Bewegung. Diese Energiedichte breitet sich mit der
Phasengeschwindigkeit v, die gewdhnlich mit der Schallgeschwindigkeit v, zusammenfillt, im Raum
aus. Die Grofle <v2> kann man als Amplitude dieser Welle auffassen. Die Energiestromdichte S

bleibt, wie folgende Beziehung zeigt, konstant, auch wenn sich die Dichte des Ausbreitungsmediums
oder die Schallgeschwindigkeit dndert:

S:p<v2>vs [1.80]

Liuft jetzt solch eine Welle in einem Medium mit abnehmender Dichte aus, dann vergroflert sich
aufgrund der Energieerhaltung die Amplitude der Schallwelle bis sie selbst die Schallgeschwindigkeit
erreicht. Bei diesem Vorgang wird die Energie der Welle in thermische Energie dissipiert, wodurch
sich die Temperatur in der Umgebung erhoht. Heute weil man — insbesondere aufgrund der
Beobachtungsergebnisse der Sonnensonde SOHO - dall die Erhitzung durch dissipierende
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Schallwellen nicht ausreicht, um die hohen Koronatemperaturen zu erklidren. IThr Energieeintrag in die
obere Chromosphire erreicht bei weitem nicht die Werte, die durch Rontgenstrahlung wieder abgefiihrt
wird. Schallwellen spielen aber eine gro3e Rolle bei der Heizung der unteren Chromosphére zu Zeiten
geringer Sonnenaktivitit.

Wihrend Schallwellen Druckstorungen sind, die sich mit einer vom Medium abhingigen
Schallgeschwindigkeit longitudinal und isotrop von einer Quelle aus ausbreiten, werden wellenartige
Storungen des Magnetfeldes in einem Plasma gewohnlich als Alfven-Wellen bezeichnet. Diese Wellen
sind in der Lage, Energie und Impuls entlang von Magnetfeldlinien zu iibertragen, ohne das damit ein
Massetransport verbunden ist. Im Gegensatz zu gewohnlichen Schallwellen handelt es sich bei
Alfven-Wellen um Transversalwellen in linearer oder zirkularer Polarisation, die sich parallel zu einem
homogenen Magnetfeld B ausbreiten und senkrecht dazu schwingen. Ihre Ausbreitungsrichtung ist
deshalb im Gegensatz zu den gewohnlichen Schallwellen anisotrop. Vereinfacht kann man sie sich als
transversale Schwingungen von Magnetfeldlinien (oder Biindel davon) vorstellen. Eine gewisse
Analogie stellen die Wellen dar, die z.B. entlang einer straff gespannten Saite laufen. Als
Riickstellkraft fungiert hier jedoch die magnetische Spannung (die versucht, gekriimmte
Magnetfeldlinien wieder zu einer Geraden auszurichten) anstelle der Saitenspannung.

Alfven-Wellen wurden 1942 von den schwedischen Plasmaphysiker und Nobelpreistriger (1970)
HANNES OLOF ALFVEN (1908-1995) theoretisch vorhergesagt. Er ist mit einer der Begriinder der
Magnetohydrodynamik und hat auch grundlegende Arbeiten zur Astrophysik geliefert.

Die Phasengeschwindigkeit einer Alfven-Welle ist durch die Alfven-Geschwindigkeit v, gegeben:

B [1.81]
V, = .
A 4z p

wobei p die Plasmadichte ist. Da v, wellenldngenunabhéngig ist, sind Alfven-Wellen dispersionsfrei.

Nach den Maxwell’schen Gleichungen muB ein zeitlich oszillierendes Magnetfeld ein elektrisches Feld
erzeugen, welches wiederum elektrische Strome in einem leitfihigen Plasma anregt. Diese Strome
verlieren durch den endlichen Widerstand des Plasmas an Energie, was letztendlich zu einer
Aufheizung des Plasmas fiihrt (Ohm’sche Heizung). Auf diese Weise kann die Energie, die in solch
einer magnetohydrodynamischen Welle steckt, in Wiarme umgewandelt werden. Dieser
Heizmechanismus ist besonders fiir die Chromosphire und fiir die Ubergangsregion von Bedeutung.
Der elektrische Widerstand des koronalen Plasmas ist im Gegensatz dazu viel zu gering als das dort
geniigend Joule’sche Wirme erzeugt werden kann um die beobachteten Temperaturen zu erzeugen.

Die Anregung der Wellen erfolgt mit hoher Wahrscheinlichkeit in den Bereichen unterhalb der
Photosphire. Die dabei wirkenden Prozesse sind noch nicht im Einzelnen bekannt. Vermutet werden
z.B. kleinskalige Rekonnektionsprozesse sowie turbulente Plasmabewegungen, die auch die in die
Plasmen eingefrorenen Magnetfelder erfassen.

Der Vollstindigkeit halber soll noch erwédhnt werden, da3 die magnetohydrodynamischen Gleichungen
neben den Alfven-Wellen noch sogenannte magnetoakustische Wellen vorhersagen, die in einer
»schnellen und in einer ,langsamen* Form auftreten. Spezielle Beobachtungen im EUV der
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Sonnenkorona — insbesondere im Bereich der Pole und bei koronalen Bégen — konnen beispielsweise
durch derartige Wellen, die sich von Alfven-Wellen unterscheiden, erklirt werden.

Aufgrund der komplizierten Magnetfeldstrukturen und der sehr turbulenten Plasma-bewegungen im
Bereich der gesamten Sonnenatmosphére treten natiirlich Nichtlinearititen bei Wellenphdanomenen auf,
die theoretisch nur schwer zu beschreiben sind, in der Praxis aber den Normalfall darstellen. Diese
Prozesse fiihren in der Summe zu einer Dissipation der z.B. in den koronalen Bégen oder ,,verdrillten*
Magnetfeldern enthaltenen Energie in die thermische Bewegung der Teilchen der Ubergangsschicht
und der unteren Korona. Ob der dabei erzielte Energieeintrag fiir die Aufrechterhaltung der Temperatur
der Korona ausreicht, ist jedoch im hohen Malle zweifelhaft. Deshalb wird neben den durch MHD-
Wellen verursachten Heizprozessen in letzter Zeit noch ein weiterer und vielleicht sogar noch
effektiverer Heizmechanismus diskutiert. Es handelt sich dabei um die Heizung durch sogenannte
Mikro- und Nanoflares (EUGENE PARKER, 1985). Flares sind — wie noch im Einzelnen im Abschnitt
iiber die aktive Sonne beschriecben wird — die hochenergetischsten Phidnomene in der
Sonnenatmosphire, deren Auswirkungen selbst auf der Erde zu spiiren sind. Die Energieumsitze sind
so groB, dal manche Flares neben Rontgenstrahlung auch Gammastrahlung emittieren konnen, wie
Beobachtungen mit dem Satellit RHESSI (,,Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic
Imager*) im Jahre 2002 eindrucksvoll gezeigt haben. Die Energiefreisetzungsraten iiberstreichen dabei
mehrere GroBenordnungen (ein typischer Wert ist 10*°J), wobei fiir die Koronaheizung die dazu

vergleichsweise unscheinbaren und nur schwer zu beobachtenden Mikroflares (AE <10'J) bzw.

Nanoflares (AE =10'°J) besonders interessant sind. Man sieht in ihnen die Ursache fiir einen

kleinskalig wechselnden, aber gewohnlich rdumlich nicht weiter auflosbaren Rontgenuntergrund im
Bereich der unteren Korona. Wihrend Flares in den Zeiten der aktiven Sonne verstirkt auftreten (sie
sind i.d.R. mit Sonnenflecken assoziiert), scheinen Mikroflares ein eher gewohnliches Phdnomen der
Sonnenatmosphire zu sein. Erste Hinweise auf ihre Existenz fand man mit Hilfe des SMM (,,Solar
Maximum Mission Maximum “) — Satelliten Mitte und Ende der 80-ziger Jahre in den MeBergebnissen
des HXIS —Instruments (,, Hard X-ray Imaging Spectrometer ‘). Spiter wurden sie von SOHO und vom
japanischen YOHKOH-Satelliten genauer untersucht. lhre Lebensdauer liegt meist bei einigen
Minuten. Beobachtungen mit RHESSI ergaben weiterhin, da3 innerhalb der rdumlichen Aufldsung der
Rontgenteleskope im Schnitt in einer Stunde ca. 10 Mikroflares auf der sichtbaren Sonnenscheibe
auftreten. Die Temperaturen erreichen dabei lokal Werte von z.T. mehr als 10’ K, was eine
GroBenordnung hoher als die Koronatemperatur ist. Die Beobachtungen erfolgten dabei im
Rontgenbereich bei Photonenenergien zwischen 3 keV und 17 MeV, wobei bei geringen Energien eine
spektrale Auflosung von 1 keV erreicht wurde. Eine genauere Analyse, die auch die kleinsten
Mikroflares (,,Nanoflares*) mit einschlieBt, kommt zu folgenden Ergebnissen:

e Mikroflares dauern im Mittel ca. 15 Minuten

e pro Sekunde brechen auf der gesamten Sonne ca. 400 Mikroflares und eine schwer bestimmbare
Zahl von Nanoflares aus

e ihr Energieeintrag in die Korona entspricht in etwa 70% der gesamten, von der Korona
abgestrahlten Energie. Dabei ist zu beachten, dafl aufgrund der begrenzten Auflosung der
MeSBinstrumente auf den Sonnenforschungssatelliten nicht alle Mikroflares erfait werden konnen.
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e Mikroflares entstehen in peripheren Bereichen kleiner koronaler Bogen und gewinnen ihre Energie
durch die bei der Verdrillung von Magnetfeldlinien auftretenden Rekonnektionsprozessen
(,,magnetischer KurzschluB3*), wobei die im Magnetfeld gespeicherte Energie bei dessen
Umkonfigurierung plétzlich freigesetzt wird und die Umgebung auf tiber 10 Millionen K erhitzen
kann.

e Mikroflare-Ereignisse transferieren einen Teil ihrer Energie in die Beschleunigung geladener
Partikel (Elektronen und Ionen), in Plasmaausfliisse (Rekonnektions-Jets) und in deren Heizung.
Dabei erhitzt sich das Chromosphirenplasma im Bereich der Flares auf mehrere Millionen K, steigt
nach oben und gibt die thermische Energie in der Ubergangsregion und in der Korona wieder ab.

Viele Sonnenphysiker sind mittlerweile — beeindruckt von den Ergebnissen der Sonnensonden
YOHKOH und RHESSI - der Meinung, da3 Rekonnektionsprozesse in koronalen Bégen, die sich in
relativ schwachen Flares duflern, allein schon aufgrund ihrer Hiufigkeit eine wesentliche Quelle der
Koronaheizung darstellen.

Confined explosion of sheared core field

Houirat e TN e

B 1

S e e —
Stable sheared core field Destabilization Explosive release Stable sheared core field
(twist buildup)

Entstehung eines Mikroflares beim ,,Kurzschlu3* von Magnetfeldlinien in einem Loop
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Innerer Aufbau der Sonne

In die Sonne kann man nicht hineinsehen. Trotzdem wissen wir iiber ihren Aufbau und iiber die
physikalischen Prozesse, die tief in ihrem Inneren ablaufen, verhiltnisméBig gut Bescheid. Das war
nicht immer so. Die Frage, warum und wieso die Sonne scheint, wurde wohl in der
Menschheitsgeschichte x-mal gestellt. Aber erst im ersten Viertel des vorigen Jahrhunderts sind die
Grundlagen in Form der Atom- und Kernphysik erarbeitet worden, um das bis dahin grofite Geheimnis
der Astronomie zu liiften, ndmlich, woher die Sonne im Speziellen und die Sterne im Allgemeinen die
Energie hernehmen, die sie kontinuierlich leuchten lassen.

Oder etwas wissenschaftlicher formuliert: Auf welche Art und Weise lassen sich 1.98-10% kg solare
Materie (hauptsichlich Wasserstoff) so in einer Kugel mit einem Radius von 6.959-10°m

unterbringen, daB diese Kugel bei einer Strahlungsleistung von 8.826-10*°W iiber mehrere Milliarden
Jahre stabil leuchtet?

Eine erste ernsthafte Erorterung dieser Frage, die sich auf physikalische Gesetze stiitzt, stammt von
WILLIAM THOMSON (1824-1907), besser bekannt als Lord Kelvin. Er griff dazu eine Idee auf, die
urspriinglich von dem deutsche Arzt JULIUS MEYER (1814 — 1878, Entdecker der Energieerhaltung)
und von dem britischen Ingenieur J.J.WATERSTON (1811-1883) als vage Hypothese gedullert wurde.

Lord Kelvin iiberlegte sich, ob eine Kontraktion der Sonne, bei der ihre potentielle Gravitationsenergie
zuerst in Wirme und dann in Strahlung umgewandelt wird, ausreicht, um sie geniigend lange scheinen
zu lassen.

Angenommen, die Sonne ist eine homogene Kugel mit der Masse M, :gzp r’. Diese Kugel

gewinnt an potentieller Gravitationsenergie dE , wenn man sie gleichmifig mit einer Schicht der

)4 9
Dicke d r und der Masse dm = gz p r> dr umgibt. In diesem Fall ist der Energiezuwachs durch

die Beziehung

M, 4zrpr? dr

dEp:—G [1.82]

r

gegeben. Um die gesamte, in dieser Kugel gespeicherte potentielle Gravitationsenergie zu berechnen,
braucht man nur noch — beginnend im Zentrum — alle massebelegten Kugelschalen bis zum Radius R
aufsummieren:

R
E, :—47zGJ'M,prdr [1.83]
0

Unter der Annahme einer konstanten Dichte p ergibt sich daraus

3GM?
P5 R

[1.84]
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wobei in unserem Fall M die Sonnenmasse und R der Sonnenradius ist. Nun ist bekannt, da3 nach dem
Virialsatz in einem gravitativ gebundenen System im Falle eines einatomigen Gases nur maximal die
Hilfte der potentiellen Energie in Wirmeenergie umgewandelt werden kann. Unter der Annahme, dal

die Sonne frither einmal sehr viel gro3er war als heute, konnte sie bei einer Kontraktion von R >>R
auf R
3GM?

—(E(R )—-ER)) 10 R

[1.85]
maximal an Energie verlieren. Oder in Zahlen: 1.14-10* J.

Wenn man schlieBlich eine iiber den Kontraktionszeitraum konstante Leuchtkraft Ly =3.85-10°W

annimmt, dann reicht diese Energie fiir ca.

AE
t =—=10" Jahre. [1.86]

®

Das ist eine Zahl, mit der man in der Mitte des 19. Jahrhunderts noch recht gut leben konnte, wire da
nicht beispielsweise CHARLES DARWIN (1809-1882) gewesen, der fiir seine Theorie der graduellen
Evolution ein paar 100 Millionen Jahre mehr benétigte... Auch die Wissenschaftler, die sich in dieser
Zeit mit dem geologischen Aufbau der Erde beschiftigten, hielten 10 Millionen Jahre fiir die Dauer der
Existenz der Erde fiir zu gering. Erst mit dem Aufkommen der Atomphysik zu Beginn des 20
Jahrhunderts wurde durch die Untersuchung und die Messung des Zerfalls radioaktiver Elemente eine
absolute Altersbestimmung von Gesteinen moglich. Dabei ergaben sich Werte, die mit der
Kontraktionstheorie der Sonne in keinster Weise in Einklang zu bringen waren.

Die Atomphysik hielt aber auch den Schliissel bereit, um die Frage nach den Energiequellen in der
Sonne endgiiltig zu beantworten. 1929 postulierte z.B. GEORGE GAMOW (1904-1968) die
thermonukleare Fusion von leichten Wasserstoffkernen in Heliumkerne als Hauptenergiequelle der
Sonne. Und heute, wieder knapp 80 Jahre spiter, versucht man diese Energiequelle in
Kernfusionsreaktoren den Menschen nutzbar zu machen.

Die Kontraktionszeitskala, die hier in vereinfachter Form abgeleitet wurde, hat trotzdem in der
Sternphysik eine groe Bedeutung. Wir wissen mittlerweile, da die Kontraktion in Verbindung mit
gravitativer Heizung eine wichtige Energiequelle im Vorhauptreihenstadium eines Protosterns ist.
Diese Zeitskala wird als Kelvin-Helmholtz-Zeitskala bezeichnet.

Neben rein theoretischen Untersuchungen des Sonnenaufbaus gibt es zunehmend
Beobachtungsmethoden, die das Innere der Sonne, also den Teil der unterhalb der diinnen Photosphire
liegt, Messungen zuginglich macht. Da ist einmal das Teilgebiet der Neutrinoastronomie zu nennen,
welches sich mit dem Nachweis und der Bestimmung der Eigenschaften solarer Neutrinos beschiftigt.
Gerade auf diesem Gebiet konnten im letzten Jahrzehnt einige iiberraschende Ergebnisse erzielt
werden, die sowohl das Vertrauen in das herkommliche Sonnenmodell gestirkt und zum anderen
mitgeholfen haben, die exotischen Eigenschaften der Neutrinos mikrophysikalisch zu verstehen.
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Der zweite Durchbruch stellt die Helioseismologie dar. Der Nachweis, dal die Sonne wie eine
,,Glocke* schwingt und man diese Schwingungen mit spektroskopischen Methoden vermessen kann,
eroffnete den Sonnenphysiker eine Moglichkeit, doch noch in die Sonne hineinschauen zu konnen.
Eine Analogie zur Seismologie der Erde, wo mittels Erdbebenwellen deren Schalenaufbau
nachgewiesen und erforscht wurde, dringt sich hier formlich auf, was sich ja auch in der Namenswahl
widerspiegelte. Auch dariiber soll in den folgenden Kapiteln berichtet werden.

Das Standardmodell der Sonne - Grundgleichungen

Die Sonne ist, vereinfacht gesprochen, eine gliilhende Gaskugel, die sich im hydrostatischen
Gleichgewicht befindet. Das bedeutet, daf in jedem Punkt des Sonneninneren die nach innen gerichtete
Schwerkraft durch den Gasdruck an diesem Ort ausgeglichen werden muf}. Formal 148t sich dieser
Sachverhalt durch eine einfache Differentialgleichung ausdriicken:

M
P __ M) p(r) [1.87]
dr r’
Die durch sie festgelegte Stabilititsbedingung sagt aus, daB die Anderung der Druckkraft dP im
Gleichgewichtsfall genau gleich dem Gewicht des betrachteten Volumenelements 4V sein muf3. Dabei

ist zu beachten, dal der Druck P sich aus dem Gasdruck P, und dem Strahlungsdruck

P,, zusammensetzt.

Weiterhin muf3 (zumindest in sehr guter Niherung) Massenerhaltung gelten. Das Volumen einer
Kugelschale der Dicke d r errechnet sich einfach aus

dV=%7r(r+dr)3—47[r3=4ﬂ'r2dr [1.88]
. M (r) L . :
und mit p(r) = v folgt daraus fiir die Masseverteilung M(r) entlang des Sonnenradius:
M
d (r):47”zp(r) [1.89]
dr

Den nichsten Punkt betreffen die Energieerzeugung und ihr Transport an die Sonnenoberfliche.
Bezeichnet man mit £(r) die Energieproduktionsrate bei r, dann gilt wegen der Kugelsymmetrie fiir
die Anderung der Leuchtkraft L als Funktion von r

dL

—=dxr’er [1.90]
dr ")

mit der Mallgabe, dal L an der Oberfliche einen konstanten Wert annimmt. Dabei wird natiirlich eine
kontinuierliche Energieproduktion im Sonneninneren vorausgesetzt. Diese Bedingung 148t sich auch in
Form der Energieerhaltung formulieren:

88



Innerer Aufbau - Sonnenmodell

M
dE

szsdm—— [1.91]
0 dt

Die im Sonneninneren erzeugte Energie mufl durch die solare Materie zur Photosphire transportiert
werden.

Das erfolgt bis zu Beginn der Konvektionszone weitgehend durch Strahlungstransport:

Liry=-—2270  aps 4L [1.92a]
3x(r) p(r) dr

bzw. unter Beachtung von (1.89)

dr 3k L(r)
dM(r)  2557°r*T?

[1.92Db]

In den duBeren Bereichen der Sonne, wo der Energietransport durch Konvektion iiberwiegt, gilt
dagegen:

v
wobei ¥ =1.67 ist.

GM
ar —(1 1} (r)z [1.93]

AM(r) Azrt P

Diese Grundgleichungen sind schlielich noch durch eine Zustands- und zwei Materialgleichungen zu
erginzen:

P =P(p,T,chemische Zusammensetzung) [1.94]
E=&(p,T,chemische Zusammensetzung) [1.95]
k = k(p,T, chemische Zusammensetzung) [1.96]

Die Losung der Gleichungen (1.87), (1.89), (1.90) und (1.92 / 93) erlaubt prinzipiell die Berechnung
der Druck-, Dichte- und Temperaturverteilung im Inneren der Sonne, wenn verniinftige
Randbedingungen vorgegeben werden. Das eigentliche Problem sind dabei die Zustands- und
Materialgleichungen. Sie sind i. A. sehr kompliziert und miissen unter Beachtung von
thermodynamischen, chemischen und mikrophysikalischen GesetzmaBigkeiten (Plasmaeigenschaften)
abgeleitet werden.

Losung der Grundgleichungen

Die Losung der Grundgleichungen des Aufbaus der Sonne ist ein klassisches Randwertproblem. Die
vier nichtlinearen Differentialgleichungen 1. Ordnung werden dabei unter Beachtung der zusitzlich
benotigten 4 Randbedingungen numerisch gelost. Als Ergebnis erhélt man die radiale Dichte-, Druck-,
Temperatur- und Leuchtkraftverteilung.

89



Innerer Aufbau

Randbedingungen

Im Zentrum der Sonne (also bei r=0) muf3 sowohl die Masse M(r) als auch die Leuchtkraft L(r) Null
sein. Damit sind die ersten beiden Randbedingungen vorgegeben. Die Bedingungen an der
Sonnenoberfliache (die auch hier als die Photosphirenschicht bei der optischen Tiefe = 1 definiert
werden soll) sind dagegen schwieriger zu wihlen. Man hilft sich i1.d.R. damit, da3 man postuliert, da3
im Abstand R vom Sonnenzentrum (d.h. dort, wo M (r)=M , ist) sowohl die Dichte als auch der

Druck verschwinden: p(R)=0 und P(R)=0. Diese Vorgehensweise ist bei der Berechnung von

Modellsternen durchaus iiblich. Uber die Sonne weil man aber etwas genauer bescheid, so daB es
sinnvoll ist, entweder den Photosphirendruck P=P(R) oder die Leuchtkraft L=L(R) als
Randbedingungen zu verwenden. Auch die effektive Temperatur 7 =T, fiir r=R bietet sich an, da sie

verhiltnisméBig leicht zu bestimmen ist.

Zustands- und Materialgleichungen

Unter einer Zustandsgleichung versteht man den funktionalen Zusammenhang von
thermodynamischen Zustandsgroen wie z.B. Druck P, Volumen V und Temperatur T eines Gases.
Die bekanntesten Zustandsgleichungen sind die Zustandsgleichung fiir ideale Gase (Clapeyronsche
Zustandsgleichung) und die van-der-Waalssche Zustandsgleichung fiir reale Gase. Neben den
Zustandsgleichungen fiir klassische Gase spielen in der Sternphysik auch noch Zustandsgleichungen
fiir nicht entartete und entartete Elektronengase, fiir ,,Photonengase” und fiir Neutronen- und
Quarkmaterie eine Rolle. Diese Gleichungen sind i.d.R. sehr kompliziert und z.T. experimentell nur
schwer zu verifizieren.

Fiir Hauptreihensterne vom Typ der Sonne ist die Zustandsgleichung fiir ideale Gase eine gute
Niherung. Natiirlich muf3 dabei die teilweise oder vollstindige Ionisation der Sternmaterie
Beriicksichtigung finden, was man z.B. durch die Losung der Saha-Gleichung (1.50) fiir die
verschiedenen chemischen Elemente, aus dem die Sonnenmaterie besteht, erreichen kann. Noch
bessere Ergebnisse erzielt man, wenn in der verwendeten Zustandsgleichung auch sogenannte nicht-
ideale Effekte eingearbeitet werden, die sich z.B. aus der Minimalisierung der freien Energie ergeben.

Die Berechnung der Opazitit der Materie im Sonneninneren ist vom theoretischen Standpunkt aus
gesehen kein leichtes Unterfangen. Sie ist, wie leicht einzusehen ist, stark vom Ionisationszustand der
solaren Materie und damit von der Temperatur abhingig. Wihrend freie Elektronen und vollstindig
ionisierte Atome unter den Bedingungen im Sonneninneren nur wenig EinfluB auf die
Lichtdurchldssigkeit nehmen, konnen Atome, die zumindest noch ein paar gebundene Elektronen
haben, Licht sehr effektiv absorbieren. Es zeigt sich dabei, daf} die Opazitit hauptsédchlich durch die
Atomriimpfe schwerer Elemente (,,Metalle*) verursacht wird, deren Elektronen in den inneren Schalen
auch bei den hohen Temperaturen, wie sie in der Sonne herrschen, noch gebunden bleiben. Die
Opazitit ist deshalb der prozentuale Anteil Z dieser Elemente an der solaren Materie proportional. Bei
konkreten Rechnungen verwendet man meistens Tabellen mit separat berechneten x-Werten fiir
verschiedene Temperatur- und Dichtebereiche bei gegebenen Z.

Bleiben noch die Energieerzeugungsraten. Die Energie gewinnt die Sonne durch thermonukleare
Reaktionen, wobei zwei Reaktionsketten wesentlich sind: die p-p-Kette, wo Wasserstoff zu Helium
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,verbrannt* wird und der sogenannte C-N-O-Zyklus, wo am Ende auch Helium entsteht und bei der bei
der Reaktion zyklisch Kohlenstoff-, Stickstoff- und Sauerstoffatome als Reaktionspartner und als
Zwischenprodukte auftreten. Die Energiefreisetzung resultiert dabei aus dem Massedefekt. Darunter
versteht man den Fakt, das bei einer thermonuklearen Reaktion die Summe der Massen der
Ausgangskerne ein klein wenig groBer ist als die Masse des daraus entstandenen neuen Kerns. Bei der
Umwandlung von Wasserstoff zu Helium macht das etwa 0.7% der urspriinglichen Masse aus. Das
erscheint auf dem ersten Blick nicht viel. Dahinter verbirgt sich aber nach der Einsteinschen Formel
AE = Am c’ eine riesige Energiemenge. Diese Energie steht der Sonne — neben einen kleinen Anteil,
der auf die Neutrinos entfillt — zur Abstrahlung zur Verfiigung. Wie man leicht nachrechnen kann,

verliert die Sonne auf diese Weise ca. 7-107* M o pro Jahr.

Die Energieerzeugungsraten £ nehmen beginnend bei ca. 1 Million K mit steigender Temperatur
auBlerordentlich schnell zu. Zwischen 5 und 15 Millionen K iiberwiegt in der Sonne der p-p-Zyklus,
Bei noch hoheren Temperaturen (zwischen 15 und 30 Millionen K) dominiert dann der C-N-O-Zyklus.

Dabei sind die Energieerzeugungsraten einmal o 7> und einmal pT'® proportional.

The poor man’s sun model (PMSM)

In diesem Abschnitt soll versucht werden, auf Grundlage der im vorangegangenen Abschnitt
aufgeschriebenen Gleichungen und unter Verwendung einfacher analytischer Mittel etwas iiber das
Innere der Sonne zu erfahren.

Wichtige Parameter der Sonne

Leuchtkraft L, =3.83-10" W
Masse M, =1.99-10" kg
Radius R, =6.96-10° m
Effektive Temperatur T, =5780K

Einige Abschitzungen wie z.B. iiber die Temperatur und den Druck im Zentrum der Sonne lassen sich
sehr leicht gewinnen. Nimmt man eine konstante Dichte (=mittlere Dichte der Sonne) an und fordert,
daB der Druck bei r=R,

Differenzengleichung angenihert werden:

verschwindet, dann kann die linke Seite von (1.87) durch eine

d_PzP((rzR)—P(r:O))

[1.97a]
dr R,
also
3GM;
P(r=0)=P,, = © =2.68-10" Nm™ [1.97b]

©

Um die Temperatur im Sonnenzentrum abzuschétzen, verwenden wir die bekannte Beziehung

P=nkT [1.98]
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die den Gasdruck P mit der Temperatur T verkniipft, wobei n=p/um, ist (u mittleres
Molekulargewicht).

Setzt man ¢ = 0.5, was fiir Sterne wie die Sonne eine gute Schitzung ist, dann ergibt sich:

T _GM,umy,

Zentrum
ok

=1.15-10' K [1.99]

Bei exakten Modellrechnungen erhilt man einen etwas grofleren Wert, der bei ca. 14.7 Millionen K
liegt.

Um Aussagen iiber die Druck, Temperatur- und Dichteverteilung in der Sonne zu erhalten, soll im
Folgenden versucht werden, die Grundgleichungen des Sternaufbaus nidherungsweise und unter
vereinfachten Annahmen analytisch zu 16sen. An der Sonnenoberfliche wird in diesem Modell
T(R)=0, P(R)=0 und p(R) =0 gesetzt. Im Zentrum ist dagegen M(r)=0 sowie L(r)=0. Damit sind die
Randbedingungen vorgegeben.

Der radiale Druckgradient berechnet sich aus der hydrostatische Grundgleichung (1.87). Fiir das
Zentrum gilt dann:

dP ArG ,
d_ = —T P Zentrum T (wegen 7.89) [1.100]
r

und in der Nihe der Sonnenoberfliche (r=R):

dP __GMOp(r)

[ [1.101]
dr r’

In beiden Fillen verschwindet der Druckgradient entsprechend der gewéhlten Randbedingungen. Eine
Funktion, die beide Punkte reproduziert, ist durch folgende Beziehung gegeben:

dP ArnG , r’
E:_sz‘emrumrexp _a_2 [1'102]

wobei a ein Parameter mit der Dimension einer Linge ist. Wie noch gezeigt wird, ist er in der
GroBenordnung mit R vergleichbar.

Mit der Randbedingung P[r=R]=0 ergibt sich folgende Losung:

2 2 2
P(r):_ﬂ.Gaz péentrum (GXP[_F_ZJ_GXP[_R_ZJJ [1103]
3 a a

Da der zweite Term sehr klein wird (im Fall der Sonne ist, wie noch gezeigt wird, R =6.4-a ), kann er

in dieser Niherungslosung vernachlissigt werden:

2r 2
P(r)=—3 Ga® P im eXP(——rzj [1.104]
a
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Um den Dichteverlauf zu bestimmen, geht man am besten von (1.87) und (1.89) aus:

am drrt
__ [1.105]
dP GM(r)
und nach Trennung der Variablen unter Beriicksichtigung von (1.102)
8zt , dP 32 r r’
M>(ry=——-\r*—dr =—=7x°p. r’exp|—— |dr [1.106]
( ) G ) d r 3 pZenrmm '([ p a2

Als nidchstes wird mit x=r/a eine neue Lingenkoordinate eingefiihrt, welche, eingesetzt in (1.106) zu
folgender Beziehung fiir die radiale Masseverteilung fiihrt:

M(r)=%7fpzemmm a® @(x) [1.107]

Der Faktor CI)(x) ergibt sich als Losung folgenden Integrals:

©? (x)=6[ 2" exp (- x?Jdx =3(2-(x* +2x* +2)exp(-x)) [1.108]

0

Jetzt kann der Dichteverlauf p (r) berechnet werden (1.89):

r3exp(—rzj
2
p= | dM _ a

2 _pZem‘rum
Trodr 2 2
a exp(—zJ 6a* exp{zJ—l —6a’r*-3r*
a a

Der Parameter a ist nun so zu wéhlen, daf fiir r=0 die Dichte im Zentrum der Sonne reproduziert wird.

[1.109]

Dazu ist eine unabhingige Abschitzung von p,, erforderlich. Unter der Annahme einer linearen

Abnahme der Dichte vom Zentrum zur Sonnenoberfliche hin erhilt man z.B.

p(r):pZentmmLI_LJ [1.110]
RO
Eingesetzt in (1.89) und integriert liefert fiir die Masseverteilung:
4R, -3r
M =7xr o [1.111]
( ) pZemrum ( 3RO J

Setzt man dieses Ergebnis in die Gleichung fiir das hydrostatische Gleichgewicht ein (1.87), dann
ergibt sich:

4R -3
d_P:_Gﬂ-rpéentrum O—r I_L [1.112]
dr 3R,
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und als Losung mit der Randbedingung P(R)=0

2
G 4 p Zentrum

2
36k (R,—r) (5RZ+10R, r—9r%) [1.113]

P(r)=

Hieraus erhilt man einen Ausdruck fiir die Dichte im Sonnenzentrum:

p, =05 |Pr=0) [1.114]
Zentrum RO 5 G T :

Das ergibt in unserem stark vereinfachten Modell mit (1.97b) einen Wert von ca. 4.4-10° kg /m3. Das
ist ca. eine GroBenordnung weniger als ein modernes numerisches Modell liefert. Weitaus realistischer
ist ein Wert von p,, = 1.5-10° kg/m3, der als ziemlich gesichert gilt. Er soll deshalb auch zur

Abschitzung der Linge a herangezogen werden.
Nach (1.107) gilt fiir die Gesamtmasse der Sonne

4 R 4
M(R) zgﬂ-pZemruma3 ¢(Zj :gﬂ.pthmm a3 \/g [1.115]

Driickt man die linke Seite durch die mittlere Dichte p, aus, dann ergibt sich a aus folgender

Beziehung:

3 _

(flj :———l%l——— [1.116]
R \/g IoZem‘mm

R, =6.4a

Unter der Annahme, dal} sich die solare Materie als ideales Gas betrachten 146t (wovon bereits mit
(1.98) Gebrauch gemacht wurde), kann mit den Ergebnissen (1.104) und (1.109) auch ein ungefihrer
Temperaturverlauf berechnet werden, wobei — als Randbedingung — die nicht ganz realistische
Annahme T'(R,) =0 eingeht:

r(r)=H L0

R p(r)

Diese Gleichung ist nichts anderes als die Zustandsgleichung fiir ideale Gase. Zur Bestimmung der
mittleren Massenzahl # muf} bekannt sein, welche Elemente in welchen Haufigkeiten in der Sonne

[1.117]

vorkommen. Bei der numerischen Losung der Grundgleichungen des Sternaufbaus beginnt man i.d.R.
mit einer Elementezusammensetzung, die der mittleren kosmischen Elementehiufigkeit entspricht. Da
man bei diesen Rechnungen die leichte Zunahme von Helium im Zentralbereich (schwerere Elemente
werden im Hauptreihenstadium der Sonne noch nicht fusioniert) in den letzten 4.5 Milliarden Jahren
mit beriicksichtigt, kann man # aus dem relativen Anteil von Wasserstoff, Helium und der ,,Metalle*

folgendermallen abschitzen. Bezeichnet man den Masseanteil von Wasserstoff mit X, dem von Helium
mit Y und den der restlichen Elemente mit Z, dann soll

X+Y+7Z=1 [1.118]
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gelten. Gute Niherungswerte sind: X=0.727, Y=0.256 und Z=0.017. D.h. fiir eine erste Abschitzung
der mittleren Massenzahl kann man die ,,Metalle” vernachlédssigen, da sie weniger als 2% an der
Gesamtmasse der Sonne ausmachen. Aulerdem muf3 beriicksichtigt werden, daf} der iiberwiegende
Teil der solaren Materie im Sonneninneren im vollstindig ionisierten Zustand vorliegt.

Die Zustandsgleichung fiir ideale Gase (1.98) wird gewohnlich in folgender Form aufge-schrieben:
R

P=—pT=nkT=)n kT [1.119]
H j

wobei bei vollstindiger Ionisation

P=P

lon

+Pe_=(n,0n+ne_)kT [1.120]

gilt. Der Summationsindex j lduft dabei tiber alle Teilchensorten, deren Partialdriicke P; in der Summe

den Gasdruck P ergeben. R ist die Gaskonstante (R =8.31451-10° J K" kg ') und k die Boltzmann-

Konstante.

Bei vollstindiger Ionisation ist der Index j mit der Ordnungszahl der entsprechenden Elemente
identisch wobei wegen (1.120) die Zahl der freigesetzten Elektronen gleich der Kernladungszahl Z ist.

Bezeichnet man mit m, die Protonenmasse (m, = 1.673-107" kg), dann 148t sich die Dichte p in

(1.119) wie folgt ausdriicken:
p=>n,u,m, [1.121]
j
woraus fiir die mittlere Massenzahl
2k DA,
onm,  yong o Y (+Z)n,
j

J J

[1.122]

folgt, wobei der dritte Term nur bei vollstindiger Ionisation gilt. A; ist dabei das Atomgewicht des

Elements mit der Ordnungszahl jund Z; dessen Kernladungszahl.

Kennt man nach (1.118) nur die Massenanteile (X fiir Wasserstoff, Y fiir Helium und Z fiir die
restlichen Elemente), dann ergibt sich wegen

_ 1 _ 4 _
ll’lH :5’ /’tHe 25’ II’tMemlle:2 [1.123]

sich fiir (1.22):

X+Y+Z 3 4
_X+_Y +_Z 2+6X +Y
lllH Il'lHe Il'lMeralle

U= [1.124]
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Fiir die Sonne ergibt sich daraus mit den bereits genannten Werten von X, Y und Z eine mittlere
Massenzahl von & =0.6.

In diesem stark vereinfachten Modell wurde nur die Druck-, Dichte- und Temperaturverteilung
berechnet. Ein numerisches Modell liefert natiirlich noch bedeutend mehr Informationen iiber das
Sonneninnere. Am wichtigsten sind dabei die Energie-erzeugungsraten, da sie aufgrund der dabei
ablaufenden kernphysikalischen Prozesse mit den Neutrinoemissionsraten korreliert sind. Je besser
man die Eigenschaften der Neutrinos kennt, um so genauer kann man anhand der auf der Erde mit
Neutrinodetektoren gemessenen Neutrinofliisse auf die Bedingungen im Sonneninnern zuriickschlieBen
und damit die Qualitét eines Sonnenmodells einschitzen. Aulerdem ergibt sich mit den Methoden der
Helioseismologie eine weitere Moglichkeit, um aus dem Schwingungsverhalten der Sonne auf deren
inneren Aufbau und damit auch indirekt auf die Qualitit des Sonnenmodells zu schlieffen.

P [Pa]

L.75x10 " -
L.5x10°" -
Lzgxlo
1x10 -
7.5x10" —
LT —

2. kmlb"

Druckverlauf im PMSM (nach (1.103) )
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p [kg/m®]
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Dichteverlauf im PMSM (nach (1.109) )
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Temperaturverlauf im PMSM (nach (1.117))
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Energieerzeugung

Der bekannte amerikanische Astronom HENRY NORRIS RUSSEL (1877-1957) konnte im Jahre 1928
zeigen, daBl die Sonne im Wesentlichen aus Wasserstoff und Helium besteht, wobei der
Wasserstoffanteil an der Gesamtmasse bei mehr als 2/3 liegt. Zu diesem Zeitpunkt war die Spezielle
Relativititstheorie ALBERT EINSTEINs (1879-1955) bereits Allgemeingut unter den Physikern
geworden und jeder konnte ausrechnen, wie viel Energie z.B. in einem Gramm ,,Masse‘ enthalten ist.
So war es eigentlich folgerichtig, da3 man in Prozessen, die auch dem Zerfall von radioaktiven
Elementen zugrunde liegen, eine Moglichkeit fiir die kontinuierliche Freisetzung groBer
Energiemengen sah. Bei der theoretischen Untersuchung des « -Zerfalls, wo radioaktives Material
Heliumkerne emittiert, kam der russisch- amerikanische Physiker GEORGE ANTHONY GAMOW (1904-
1968) auf die Idee, dafl die Energiequelle der Sonne auf der Verschmelzung (also Fusion) von jeweils
4 leichten Wasserstoffkernen zu einem Heliumkernen beruht. Die dabei freigesetzte Energie ist in der
Summe dieser Reaktionen grol genug, um die Sonne mehrere Milliarden Jahre mit einer der
gegenwairtigen Leuchtkraft vergleichbarem Rate strahlen zu lassen. Die erste quantitative Theorie, die
auf Gamow ‘s Ideen aufbaute, stellte 1939 der deutsch-amerikanische Physiker HANS ALBRECHT BETHE
(1906-2005, Nobelpreis 1967) auf.

Heute fat man die Prozesse, bei denen sich bei hohen Temperaturen Atomkerne kleinerer
Ordnungszahl zu Atomkernen hoherer Ordnungszahl verbinden (die sogenannte Elementesynthese),
unter dem Begriff der thermonuklearen Reaktionen zusammen. Dal} sie auch unter irdischen
Bedingungen funktionieren, haben die Wasserstoffbomben gezeigt...

Das ,,Wasserstoffbrennen®

Beim ,,Wasserstoffbrennen” in der Sonne wird nicht etwa aus Knallgas Wasser erzeugt. In der
Astronomie bezeichnet das Wort ,,Brennen‘ keine Oxidation, sondern vielmehr den Aufbau schwerer
Elemente aus leichteren. Es ist halt ein ,,Slang* der Fachsprache und sollte deshalb keinen Chemiker
auf die Palme bringen ... Das zur Vorrede.

Der Kern eines gewohnlichen Helium-Atoms besteht aus jeweils zwei Protonen und jeweils zwei
Neutronen, was in der tiblichen Schreibweise durch das Formelzeichen ; He ausgedriickt wird. Der

obere Index ist die Massezahl (Summe aus Protonen und Neutronen im Kern) und der untere Index die
Ordnungszahl (Anzahl der Protonen im Kern). Unterscheidet sich bei einem Atomkern die Massezahl
von der Ordnungszahl, dann spricht man von einem Isotop.

Um einen Heliumkern ; He aufzubauen, benétigt man (wie noch detailliert erldutert wird) insgesamt 4

Wasserstoffkerne | H . Vergleicht man jetzt die Masse des Heliumkerns mit der Summe der Massen

der 4 Wasserstoffkerne, dann findet man einen Unterschied. Dieser Unterschied wird als Massendefekt
A m bezeichnet:

Am=) m/ -m"™ — Amc®=265MeV [1.125]
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Er wird als Energie von der Sonne in den Weltraum abgegeben.

Die Bedingungen, unter denen sich Wasserstoffkerne zu Heliumkernen verbinden, sind nicht einfach
zu realisieren. Das hédngt daran, weil die Energie der zusammenstoflenden Protonen eine gewisse Grofie
haben muf3, damit sie die Coulomb-Barriere (da sich gleichnamige Ladungen abstoflen) iiberwinden
um einen Bindungszustand eingehen zu konnen. Diese Energie 146t sich leicht abschitzen:

1 e
E.= — [1.126]
Arwe, r,

r, ist dabei der Abstand, bei dem die kurzreichweitigen Kernkrifte itiber die Coulombschen

AbstoBungskrifte zu dominieren beginnen. Dieser Radius liegt bei etwa 2-107'® m. Setzt man (1.126)
mit der wahrscheinlichsten Energie einer Maxwellverteilung der Temperatur T gleich, dann sieht man,
daB Temperaturen in der GroBenordnung von 10 K erforderlich sind, damit derartige
Kernfusionsprozesse effektiv ablaufen konnen. Diese Temperaturen werden aber im Zentrum der
Sonne bei weitem nicht erreicht. Zwar gibt es bei ca. 10 Millionen K immer ein paar Protonen, deren
Energie bei einem gegenseitigen Zusammenstofl zu einem Fusionsprozef fiihrt. Aber ihre Anzahl ist
viel zu gering, um die Energiemenge zu erzeugen, welche die Sonne pro Sekunde abstrahlt. Hier hilft,
wie bereits GEORGE GAMOW erkannte, ein quantenmechanischer Effekt weiter. Vom Standpunkt der
klassischen Physik aus muf} die kinetische Energie des stolenden Teilchens den Betrag (1.126)
ibersteigen, damit es sich dem Wasserstoffkern (oder den Kern eines anderen Elementes) soweit
ndhern kann, um in den Einfluf} der starken Kernkréfte zu gelangen. In der Quantenwelt gibt es aber
eine Moglichkeit, diesen mithsamen Weg zu umgehen, - den Tunneleffekt. Wie man leicht mit Hilfe
der Schrédingergleichung zeigen kann, besteht auch fiir ein Teilchen mit geringer Energie eine gewisse
Wahrscheinlichkeit, die Coulomb-Barriere zu iiberwinden, in dem sie diese einfach ,,durchtunnelt®.
Diese ,,.Durchtunnelungswahrscheinlichkeit* wéchst mit steigender Temperatur. In der Sonne liefern
Protonen mit einer Energie um die 20 keV den Hauptanteil an den Kernprozessen. Auf diese Weise ist
sichergestellt, daf} die Kernfusion in einem ,,gemichlichen* Tempo abléduft und die Energieproduktion
iber Jahrmilliarden hinweg relativ konstant bleibt.

Es gibt zwei Hauptprozesse der Wasserstoffverbrennung im Sonneninneren. Das sind der sogenannte
Proton-Proton- oder pp-Zyklus und der CNO-Zyklus, der auch als Bethe-Weizsdcker-Zyklus bekannt
ist. Beide liefern pro fusioniertes Heliumatom 26.2 MeV an Energie.

Die pp-Kette (Bethe-Critchfield)

Unter den Bedingungen des Zentralbereichs der Sonne erfolgt die Energiefreisetzung zu 98.5 % aus
folgenden Reaktionen:

pp-1:

{H+ H — H+e" +v, (+1.44 MeV - 0.26 MeV (Neutrino)) [1.127 a-c]
H+ |H — JHe+y (+5.49 MeV)

JHe+ He — jHe+2 |H (+12.86 MeV)
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Das leichte Wasserstoffisotop ; H wird gewdhnlich als Deuterium bezeichnet.
Die Bilanzgleichung lautet (die erste und zweite Reaktion der Kette muf3 zweimal ablaufen):

4 /H — JHe+2e" +2v,+2y (+ 26.2 Mev = 4.2:107% 1) [1.128]

Die Wahrscheinlichkeit, daf3 zwei Protonen ihre Coulomb-Barriere iiberwinden und sich zu einem
Deuteriumkern verbinden (1.127 a) ist sehr gering. AuBerdem muf} noch ein inverser f- Zerfall

stattfinden, der ein Proton in ein Positron und ein Elektronenneutrino umwandelt. Im Mittel passiert
das einem Proton nur einmal in 1.4-10' Jahren. Das verhindert, daB der gesamte Wasserstoff in der

Sonne oder in einem Stern in kiirzester Zeit aufgebraucht wird und erklirt die lange Verweildauer auf
der Hauptreihe im Hertzsprung-Russel-Diagramm. In der Folgereaktion (1.127 b) bilden sich jedoch
bereits im Mittel innerhalb von 6 Sekunden ein leichter Heliumkern sowie ein Photon. Die
Wahrscheinlichkeit, daBl zwei leichte Heliumkerne zusammenstoB3en, ist aber wiederum so gering, daf3
man dafiir eine Zeitskala von ca. 1 Million Jahre ansetzen muf3.

Anstelle der Reaktion (1.127 ¢) gibt es noch zwei weitere Moglichkeiten, um JHe zu fusionieren.

Daran sind Lithium- Beryllium und Bor-Kerne beteiligt, die als Zwischenprodukte auftreten:

pp-2:

JHe+ JHe — [Be+y (+ 1.59 MeV) [1.129 a-c]
iBe+e” — ]Li+v, (+ 0.861 MeV)
JLi+ |H — 2 JHe (+ 17.3 MeV)

pp-3:

JHe+ JHe — [Be+y (+ 1.59 MeV)
iBe+ |H — !B+y (+0.14 MeV) [1.130 a-c]

8 8 +
sB — ,Be+e” +vV,

iBe — 2 JHe (+ 18.1 MeV)

Alle diese 3 Ketten des Proton-Proton-Zyklus laufen simultan, aber mit unterschiedlichen Anteilen im
Sonneninneren ab. Theoretische Untersuchungen haben ergeben, da3 die pp-1 —Reaktionen ca. 91 %,
die pp-2 —Reaktion rund 9% und die pp-3 —Reaktion lediglich 0.1% zur Energieproduktion in diesem
Zyklus beitragt.
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Der pp-1 Zyklus der Wasserstoff-Fusion, wie er in der Sonne ablauft

Der CNO-Zyklus (Bethe-Weizsicker)

Der CNO-Zyklus ist vom Standpunkt des Chemikers aus ein Katalysatorproze3 mit den Elementen
Kohlenstoff, Sauerstoff und Stickstoff, an die Protonen angelagert werden. Als Ergebnis entsteht
genauso wie beim pp-Zyklus aus vier Wasserstoffkernen ein Heliumkern. Die Katalysatoratome
werden dabei aber nicht wirklich — wie die Reaktionsgleichungen zeigen - verbraucht. Im Einzelnen

besteht der Hauptzyklus aus folgenden Reaktionen:

PC+ |H - N+y (+1.95 MeV)
13 13 +

N = [C+e” +v, (+2.22 MeV)
YC+H - YN+ 7.54 MeV
6 1 7 v (+7. ev)
N+ H = Yo+ 7.35 MeV
7 1 8 v (+7. ev)
15 15 +

0 —> S N+e +v, (+2.71 MeV)
"N+ /H - 2C+ JHe (+4.96 MeV)
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Bethe-Weizsacker-Zyklus

Kohlenstoff-, Stickstoff- und Sauerstoffatome sind der solaren Materie in etwa ihrer kosmischen
Haufigkeit beigemischt. Zu Beginn des Zyklus durchdringt ein Proton den Potentialwall des aus 6
Protonen und 6 Neutronen bestehenden Kohlenstoffkerns wobei sich dessen Ordnungszahl um 1 erhoht
was bedeutet, dafl er zu einem Stickstoffkern mit der Massezahl (13) wird. Dieses Isotop ist jedoch
instabil. Ein darin gebundenes Proton zerfillt unter der schwachen Wechselwirkung in ein Neutron, ein
Positron und ein Elektronenneutrino. Als Ergebnis entsteht das Kohlenstoffisotop (13). Die
Halbwertszeit fiir diesen Vorgang liegt bei etwa 7 Minuten. AnschlieBend tritt wieder ein
Fusionsprozef3 ein, wobei jetzt aber Kohlenstoff (13) in Stickstoff (14) umgewandelt wird. Dieses
Stickstoffisotop ist wiederum Ausgangspunkt fiir einen weiteren Fusionsproze3, bei dem Sauerstoff
(15) entsteht. Auch dieses Isotop ist instabil und zerfillt mit einer Halbwertszeit von 82 Sekunden in
Stickstoff (15), ein Positron und ein Elektronenneutrino. Und schlieBlich fusioniert dieser
Stickstoffkern mit einem Proton zu einem Kohlenstoff (12) —Kern, wobei zwei Positronen und ein
Helium (4) —Kern entstehen. Damit ist der Zyklus geschlossen und der Kohlenstoff (12) —Kern steht
wieder fiir einen neuen Kreislauf zur Verfiigung.

Ein effektiver Verlauf der Reaktion (1.131) benotigt hohere Temperaturen als der vergleichsweise
einfache pp-Proze3. Bei den im Sonneninnern gegebenen thermischen Energien von einigen keV ist
die Durchtunnelungswahrscheinlichkeit fiir Atomkerne mit den Ordnungszahlen 6, 7 oder 8 natiirlich
bedeutend geringer als bei einem einfachen Wasserstoffkern. Deshalb wird die Energieausbeute pro
Volumeneinheit erst bei Temperaturen oberhalb von 16 Millionen K fiir den CNO-Prozef3 effektiver
als beim pp-ProzeB.
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Ergidnzend soll noch erwihnt werden, daf} die Reaktion (1.131 f) mit geringer Wahrscheinlichkeit auch
in der Form

PN+ |H = 20+y [1.132 a-d]
YO+ |H —» JF+y

YF — Y0+e +v,

YO+ |H — "N+ JHe

ablaufen kann Am Ende steht der Stickstoffkern (14) auch hier wieder unverindert zur Verfiigung.

Temperaturabhangigkeit und Energieerzeugungsraten

Die Energieerzeugungsraten, also wie viel Energie pro Volumen- und Zeiteinheit durch
Kernfusionsprozesse freigesetzt werden, sind stark temperaturabhéngig. Natiirlich spielen auch noch
die Art der Reaktionsketten (pp oder CNO), die Konzentration der noch an der Reaktion beteiligten
Kerne und die Dichte des Plasmas eine Rolle. Nukleare Energieerzeugungsraten pro
Masseeinheit £, werden vereinfacht oft in Form von Potenzgesetzen angegeben:

£, =&, pT" [1.133]

Die Leuchtkraft L, die dabei in einer Schale der Dicke dL(r) erzeugt wird, ist dann nach (1.90)

dL(r)

=4rri e (r
dr ()

Um die Fusionsrate abzuschitzen, muf3 untersucht werden, unter welchen Bedingungen es bei den
einzelnen Reaktionsschritten zur Uberwindung der Coulomb-Barrieren kommt:

_Z1 Z, e’

E
¢ dre, r

[1.134]

w

Wesentliche Parameter sind dabei offensichtlich der Wirkungsquerschnitt O'(E) der wechsel-
wirkenden Partikel sowie die sich aus quantenmechanischen Uberlegungen ergebende Durch-
tunnelungswahrscheinlichkeit P, (E) fiir den Potentialwall eines StoBpartners.

Die kinetische Energie bei einem Sto3 wird mal3geblich durch die Relativgeschwindigkeit v der beiden
StoBpartner bestimmt. Die Geschwindigkeitsverteilung ist wiederum eine Funktion der Temperatur T
und 1dBt sich durch eine Maxwellverteilung (1.54) ausdriicken. Die Reaktionsrate r; (gemessen als

Anzahl der Reaktionen pro Volumen- und Zeiteinheit) zwischen den StoBpartner i und j kann dann
tiber folgenden Ansatz ausgerechnet werden:

ry=n,n;o(v)v [1.135]

n bezeichnet die Teilchenzahldichten, o den Wirkungsquerschnitt der Reaktion und v die
Relativgeschwindigkeit der sich stoBenden Kerne.
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Die Geschwindigkeit v 146t sich leicht durch die kinetische Energie E substituieren, wenn man die
reduzierte Masse

. omym;
m =—— [1.136]
m; +m;

der beiden StoBpartner einfiihrt:

1
v=| — [1.137]

m

bzw. in differentieller Form:

1
dv (2Ej_2
_ [1.138]

dE \m’

Um die gesamte Reaktionsrate zu erhalten, mul3 schlieBlich iiber die Energien aller Teilchen der
Maxwellverteilung der Temperatur T integriert werden

o

jrl.j ®(E)dE
Gesamt 0

e =0 [1.139]
J.tIJ(E)dE
0

In einem bestimmten Volumenelement dV(r) kann man die Anzahldichten der an der Kernreaktion
beteiligten Teilchen als konstant ansehen. Ihre Energieverteilung ist bei einer gegebenen Temperatur T
durch ®(E)dE gegeben, welche den Anteil der Teilchen, die sich im Energiebereich E und E+dE
befinden, angibt. Bleibt nur noch der energieabhingige Wirkungsquerschnitt o(E), der aus
mikrophysikalischen Uberlegungen heraus abgeleitet werden muf. Wie man leicht zeigen kann, ist
eine ,,thermische* Uberwindung des Potentialwalls (ca. 1 MeV bei einem Proton-Proton-StoB) unter
den Bedingungen der Sonne (T ~ 14 Millionen K) quasi unmoglich. Wenn sich jedoch die
Wellenfunktionen der beiden StoBpartner iiberlappen, nimmt die Wahrscheinlichkeit, daf3 ein Teilchen
die Coulomb-Barriere des anderen durchtunneln kann, stark zu. Dieser Fall tritt ein, wenn ihr Abstand
ungefihr ihrer de Broglie-Wellenlidnge A, entspricht.

Aus (1.134) wird dann

Z,Z;\2m E

4re, h

c [1.140]

In dieser Beziehung wurde die de Broglie-Wellenlidnge 4/p durch einen Effektivwert, der sich aus der
reduzierten Masse m~ und der (kinetischen) StoBenergie E ergibt, ersetzt. Damit wird die Kinematik
des StoBprozesses, an dem ja beide Teilchen beteiligt sind, besser Rechnung getragen.
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Die Durchtunnelungswahrscheinlichkeit P, (E) muB sich verringern, je groBer das Verhiltnis aus dem

elektrischen Coulombpotential E. und der kinetischen Energie E der Teilchen wird:

E. Z/Zje'

e _ ‘'t 2 [1.141]
E 2re, hv
S . - . 27’ E,
Dabei ist, wie man mit einer detaillierteren Rechnung zeigen kann, P, (E) ~exp| — T .
Der dazugehorige Wirkungsquerschnitt o (E) berechnet sich aus:
Th’ B
o(E)= —exp| ——— [1.142]
2m E p( JE ]
. nZ,Z, e’ \2m’
mit B =
2&,h
Jl Maxwell-Boltzmann Verteilung
o EXP(-E/kT)

_E Gamowspitze

/

-

E ' Durchtunnelungs-

= wahrscheinlichkeit

v AN b o< expl—(Eg/E) 2]

Z R

Fal ﬁ.-‘l‘ﬁ\‘.\\\\\.“l‘-_
kT Ep

Projekfilenergic £

Der Gamow-Peak gibt den Energiebereich A E an, in dem bei Sté8en (z.B. zwischen
Wasserstoffkernen) mit hoher Wahrscheinlichkeit Fusionsprozesse auftreten.

Jetzt 148t sich das Integral (1.139) ausrechnen:

I’lil’lj

o(E)v(E)®P(E)dE

rl jGemmt — j
0 n

3

2 )2 nmon; % B E
- = S(E - - .
(ij \/7 M'([ ( )eXP( \/Ej exl{ ij e
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Der Integrand von (1.143) besteht aus zwei Exponentialfaktoren. Der Erste ist der Durchtunne-
lungswahrscheinlichkeit proportional, der zweite ist der gewohnliche Boltzmann-Faktor. Das Produkt
von beiden liefert eine Verteilungsfunktion, die als Gamow-Peak bezeichnet wird. Dort, wo diese
Funktion ein Maximum besitzt, erreicht auch die Fusionsrate einen Maximalwert:

2
BkT )3
EGP:(T] [1.144]

Die Funktion S(E) wird zumindest bei den Reaktionen, die in der Sonne wesentlich sind, im Bereich
des Gamow-Peaks als konstant angesehen.

Eine genaue Analyse von (1.143) liefert erwartungsgemal fiir die pp-Reaktionskette und fiir den CNO-
Zyklus ein unterschiedliches Temperaturverhalten. Verwendet man an Stelle der volumenbezogenen
Reaktionsraten (1.143) massebezogene (1.133), dann lassen sich die Energiefreisetzungsraten durch
folgende Potenzgesetze darstellen:

4
E,,~pT [1.145]

Eno ~PT" [1.146]

Die pp-Reaktion (1.127) ziindet ungefihr bei einer Temperatur von 4 Millionen K und erreicht ihr
Maximum zwischen 10 und 14 Millionen K. Die Zweige (1.129) und (1.130) benotigen noch hohere
Temperaturen. Fiir das Ablaufen der pp-2 —Reaktionen ist der Temperaturbereich zwischen 14 und 23
Millionen K ideal, wihrend die pp-3 Reaktionen erst oberhalb von 23 Millionen K effektiv
ablaufen. Der CNO-Zyklus arbeitet dagegen effektiv erst im Temperaturbereich zwischen 16 und 50
Millionen K.

PP

log[(cf pX*) ¢’ Wk |

] 5 10 15 20 25 30 35
Tg(K)

Temperaturverlauf der pp-Reaktion und des CNO-Zyklus. Fiir die Energieerzeugung in der Sonne
spielt der Bethe-Weizsicker-Zyklus nur eine unwesentliche Rolle.

Nach dem PMSM, Gleichung (1.117), muf} entsprechend (1.90) die gesamte Energieproduktion der
Sonne in einem verhiltnisméBig kleinen Kernbereich mit einem Radius von ca. 0.2R stattfinden.
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Innerhalb dieses Radius wird quasi die gesamte Leuchtkraft L. der Sonne erzeugt. D.h. pro Kubikmeter
und Sekunde wird eine Energiemenge von etwa. 34 J abgegeben. Oder als Leistungsdichte pro kg
solarer Materie: =7-10™" W/kg. (mit p=5-10*kg/m3). Ubrigens, ein Mensch, der nichts tut, hat pro
Tag einen Energieumsatz von rund 1 kWh, was der Leistung einer Gliihlampe von 40 W entspricht.
Bezogen auf ein Korpergewicht von 60 kg ergibt das eine Leistungsdichte von 0.7 W/kg...

Energietransport

Die Energie, welche innerhalb eines verhiltnisméBig kleinen Kernbereichs im Zentrum der Sonne
kontinuierlich erzeugt wird, muf} durch irgendwelche Prozesse an die Oberfliche, d.h. zur Photosphire,
transportiert werden, wo sie schlieBlich in den kosmischen Raum abgegeben wird. Dafiir kommen nur
drei Mechanismen in Frage: Warmeleitung, Strahlungstransport und Konvektion. Die Wirmeleitung
spielt im Innern der Sonne keine gro3e Rolle. Dazu ist der differentielle Temperaturgradient einfach zu
gering. Diese Art des Energietransports ist aulerdem nur in Festkorpern wirklich effektiv, wo die
Wirmeleitung weitgehend iiber Gitterschwingungen realisiert wird.

Bleiben noch Strahlungstransport und Konvektion. In der Sonne haben beide Prozesse eine grofle
Bedeutung. Wihrend in den Zentralbereichen ausschlieBlich Strahlungstransport stattfindet, erfolgt im
duBeren Drittel der Energietransport durch Massetransport, also Konvektion.

Strahlungstransport

Der Strahlungstransport im Sonneninnern unterscheidet sich nicht wesentlich vom Strahlungstransport
in der Sonnenatmosphire. Nur da8 das Sonnenplasma in diesem Bereich ,,optisch dick®, also so gut
wie undurchsichtig ist (etwa wie Eichenholz). Die Strahlung kann deshalb nur langsam nach auflen
,diffundieren®, wobei sie dabei unzidhlige Streu-, Absorptions- und Reemissionsvorginge durchmacht.
Man spricht deshalb recht anschaulich auch von einem ,random walk* der Photonen bis zur
Sonnenoberfliche. Theoretisch kann man sich deshalb dem Problem des Strahlungstransports entweder
mit den Methoden der statistischen Mechanik oder iiber die Diffusionstheorie ndhern.

Ersetzt man beispielsweise in der Diffusionsgleichung

. 1 dn
j=—=vl— [1.147]

3 dr
den Konzentrationsgradienten dn/dr  entsprechend n—u=40T"/c durch den Temperatur-
gradienten dT/dr, den DiffusionsfluB j durch den StrahlungsfluB L, /47 r> und die mittlere freie
Weglénge 1 durch die mittlere freie Weglénge der Photonen [, = (I? ,0)_1 , dann erhidlt man folgende

Diffusionsniherung fiir den Strahlungstransport:

dT 3 kpL,

dr  64ro 1T’

[1.148]

Sie entspricht der Grundgleichung (1.92a).
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Die groBite Schwierigkeit besteht in der Bestimmung des Opazititskoeffizienten k . Er ist gewohnlich
eine komplizierte Funktion der Dichte und der Temperatur. Die Berechnung gestaltet sich schwierig,
da viele verschiedene mikrophysikalische Prozesse Beitrige dazu liefern. Deshalb werden 1.d.R. iiber
das gesamte Spektrum gemittelte Werte verwendet, die fiir verschiedene chemische
Zusammensetzungen und verschiedene Temperatur- und Dichtebereiche in Form von Wertetabellen
vorliegen. Fiir einen ersten Uberblick kann man den sogenannten Rosselandschen Mittelwert

1 1
e [1.149]

1
K, K; Ky

1
3

verwenden. Er setzt sich aus drei verschiedenen Teilen zusammen, die sich a) aus der Thomson-
Streuung an freien Elektronen ( x, ), b) aus Kontinuumsiibergéngen an Atomen und c¢) aus gebunden-

frei Ubergiingen, die zur Ionisation fiihren, ergeben. Fiir alle diese Anteile lassen sich zugeschnittene
GroBengleichungen angeben.

a) Thomsonstreuung
K, =0.6652-10 < [m? kg '] (1.150 a]
Yo,

und mit (1.118)

k,=0.02(1+ X) [m” kg™'] [1.150 b]

d.h. der Opazititskoeffizent der Elektronenstreuung hingt offensichtlich nur von der lokalen
Elektronendichte und nicht direkt von der Temperatur ab. Da die Elektronendichte jedoch bei
Ionisierung ansteigt, wird die Thomsonstreuung als Opazitidtsquelle erst in Sternen, die in ihren Inneren
weitgehend ionisiert sind (d.h. weit oberhalb von 15 Millionen K), bedeutsam.

b) frei—frei — Ubergiinge (Bremsstrahlung)
7
Ky =410 (X +Y)(1+X)pT 2 [m® kg™'] [1.151]
Diese Beziehung ist bei vollstindiger Ionisation anzuwenden.
¢) gebunden-frei — Ubergiinge
7

Ky =4-10% Z(1+X)pT > [m’ kg™ [1.152]

In Hauptreihensternen von der Art der Sonne liefern die bei den Temperaturen im Innern noch nicht
vollstandig ionisierten schwereren Elemente (z.B. Neon, Sauerstoff etc.) den Hauptbeitrag zur
Opazitit, d.h. ¥ wird hauptséchlich durch x,, bestimmt.

Die Opazitit der Sonnenmaterie ist also auBerordentlich wichtig fiir die lokale Herausbildung des
sogenannten radiativen Temperaturgradienten (1.148). Ubersteigt dieser Gradient einen gewissen
Grenzwert, dann kann es effektiver sein, Energie in Form von geordneten Materiestromungen an die
Sternoberflidche zu transportieren. Diese Art von Energietransport nennt man Konvektion.
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Konvektion

Unter Konvektion versteht man einen Vorgang, bei dem heile Materiemassen (Fliissigkeiten oder
Gase) aufsteigen, an der Oberfliche einen Teil ihrer Energie abgeben und anschlieBend wieder
absinken. Es handelt sich dabei um einen Prozel3 der Selbstorganisation, der sich selbst stabilisiert
solange ein bestimmter Temperaturgradient zwischen Unter- und Oberseite der Konvektionszelle
aufrechterhalten wird (Benard-Konvektion). Da die dabei auftretenden Stromungsgeschwindigkeiten
so groB} sind, daB wihrend des Aufstiegs bzw. wihrend des Absinkens keine Wirme mit der
Umgebung ausgetauscht wird, kann man diesen Vorgang nidherungsweise als adiabatisch ansehen.

Um ein Kriterium abzuleiten, nach dem in einem Stern konvektiver Energietransport einsetzt, soll im
Folgenden ein Volumenelement (,,Gasblase*) betrachtet werden, das langsam entgegen dem als
gleichformig angenommenen Gravitationsfeld nach ,,oben* steigt.

Volumenelement Umgebung
P-OP P-AP
TN O 0200 SR
p-dp p-4Ap

Dieses Volumenelement ist im Abstand r vom Sonnenzentrum plaziert und befindet sich mit seiner
Umgebung im Gleichgewicht. Das bedeutet, da3 das Gas in der Umgebung die gleichen Werte fiir
Druck P, Dichte p und Temperatur T hat wie das Gas in diesem Volumenelement. Wenn sich dieses

Volumenelement um die Strecke ¢ r nach oben bewegt, wird sich aufgrund des Druck- und Tempe-
raturgradienten die Dichte p um ¢ p und der Druck P um J P verindern. Die entsprechenden

Anderungen in der Umgebung am Ort r+ & r sollen dagegen mit A p und A P bezeichnet werden.

Ist das Volumenelement an der neuen Position schwerer als die Umgebung (d.h. dessen Dichte gréBer),
dann hat es die Tendenz, wieder nach unten zu sinken. Andernfalls wirkt eine Auftriebskraft, die das
Volumenelement nach oben zu beschleunigen versucht (was iibrigens schon ARCHIMEDES (287-212
BC) erkannt hat). Fiir diesen Fall 146t sich folgende Instabilitdtsbedingung angeben:

p-0p< p-Ap [1.153]
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Wiihrend sich bei dieser Aufwirtsbewegung der Druck innerhalb des Volumenelements sehr schnell
mit der Umgebung ausgleicht (und zwar mit Schallgeschwindigkeit), gilt das nicht fiir die darin
enthaltene Wirmeenergie. Man kann deshalb - ohne einen groBen Fehler zu machen — annehmen, dal3
die Aufwirts-Geschwindigkeit des Volumenelements so grof} ist, dal kein effektiver Warmeaustausch
mit der Umgebung erfolgen kann. Oder mit anderen Worten, die aufsteigende Gasblase verhilt sich
adiabatisch.

Mit abnehmenden Druck P wird sich deshalb die Gasblase ausdehnen was dazu fiihrt, daf} ihre innere
Energie abnimmt und die Temperatur entsprechend sinkt. Ein sich ausdehnendes Volumenelement
verringert natiirlich dabei seine Dichte (es wird leichter), was die Tendenz fiir einen Aufstieg weiter
verstirkt. Aus solch einer kleinen Instabilitdt kann sich unter Umsténden ein kollektives Phinomen
entwickeln bei dem riesige Gasmassen in eine geordnete Auf- und Abwirtsbewegung gezwungen
werden, die sich — sieche Sonnengranulation — in riesigen Konvektionszellen duflern.

Eine adiabatische Zustandsdnderung (ideales Gas) wird durch die sogenannte Adiabaten-gleichung
beschrieben:

PV7 =const. [1.154]

wobei der Adiabatenexponent ¥ der Quotient der Wirmekapazititen bei konstantem Druck und bei

konstanten Volumen ist:

y=—— [1.155]

(1.155) kann unter Verwendung der Dichte auch

P p” =const. [1.156]

geschrieben werden. Mit

(P-6P) P
_ [1.157]

(p-8p) p’

erhélt man (fiir kleine Dichteéinderungen) unter Anwendung des Binomischen Lehrsatzes

(p=8p) =p”—yp”"6p [1.158)
folgende Beziehung:

5p:(LJ5P [1.159]
Apz(%}&r [1.160]
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Damit 146t sich die Instabilititsbedingung (1.153) weiter prizisieren:

(%j5P<(fl—pj or [1.161]
y r

Da der Druckausgleich der Gasblase mit der Umgebung quasi simultan erfolgt, ist es sinnvoll, wenn
man in guter Ndherung & P/ r durch d P/ d r ersetzt:

d
(ipj(j—})j<d—p [1.162 a]
7 r r
d?P <y [1.162 b]
o

Mit Hilfe der Zustandsgleichung fiir ideale Gase (1.117), also nach dem Gasdruck aufgelost

p= [1.163]

kann man den Dichtegradienten in (1.162) durch den Temperaturgradienten ersetzen. Nach
Logarithmierung und anschlieBender Differentation ergibt sich aus (1.63):

dP (dp dT

o I 2= [1.164]
P o T

Und mit (1.162 b) und (1.164) folgt

dT y—l(de

27 < = [1.165]
T 1 \ P

SchlieBlich erhdlt man (wenn man iiblicherweise die absoluten Betridge der Gradienten verwendet) das
sogenannte Schwarzschild-Kriterium fiir das Einsetzen von Konvektion in Sternen (KARL
SCHWARZSCHILD, 1906)

ar
dr

dln P

7-1 .7
dinT ~ y-1

1

T dp
Pdr

[1.166]

(Achtung: dT/dr<0 kehrt die Ungleichung um!):

Konvektion tritt also immer dann auf, wenn der (lokale) Temperaturgradient im Stern steiler ist als der
kritische Schwarzschild-Wert. Das kann z.B. passieren, wenn in einer Schicht die Opazitit stark
ansteigt. Im Fall einer solchen konvektiven Schicht 148t sich die linke Seite von (1.166) mit der rechten
Seite gleichsetzen, was in Verbindung mit (1.105) zu der Beziehung (1.93) im PMSM fiihrt.

Was bedeutet das nun fiir die Sonne? In ihren zentralen Bereichen liegt die solare Materie vollstindig
ionisiert vor und der mittlere Opazititskoeffizient (und damit auch der Adiabatenexponent y) dndert
sich nur wenig. Wenn in radialer Richtung die Temperatur jedoch soweit gefallen ist, da3 immer mehr
nur teilweise ionisierte Atome vorkommen, nimmt entsprechend der Anteil der gebunden-frei-
Ubergiinge zu was die Diffusion der Strahlung nach auBen weiter beeintrichtigt. Bei einem
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Hauptreihenstern wie der Sonne heifit das, daB die Opazitit ab ca. 10*K stark zunimmt, was quasi zu
einem Wirmestau fiihrt, bei dem lokal die Bedingung (1.166) erfiillt ist. Der Energietransport durch
Strahlung wird immer uneffektiver und wird deshalb zwangslidufig durch Konvektion ersetzt. Dieser
Vorgang wird durch die relativ groe Oberflichengravitation der Sonne unterstiitzt, die eine
entsprechend hohe Dichte der Gasmassen garantiert (ca. 10° kg mim unteren Bereich der
Konvektionszone). Die GroBe des Adiabatenexponenten ¥, dessen Wert bei einem vollstindig

ionisierten idealen Gas 5/3 betrdgt, nimmt dabei kontinuierlich ab um bei Erreichen der
Ionisationstemperatur (z.B. des Wasserstoffs) den Minimalwert 1.19 anzunehmen. Konvektion beginnt
also dort, wo — vereinfacht gesprochen - in der Sonne die Wasserstoff- bzw. Helium-Rekombination
einsetzt. Das ist etwa bei 0.74 R (vom Zentrum aus gemessen) der Fall, wo die Temperatur von ca.

15 Millionen K (Sonnenkern) auf ca. 1.8 Millionen K gefallen ist. Die restlichen 26 Prozent des
Sonnenradius bis zur Photosphédrenobergrenze bildet die sogenannte Wasserstoffkonvektionszone. Die
in diesen Bereich nach oben stromenden Gasmassen bendtigen zur Uberwindung dieser Distanz ca. 10
Tage. Die Sonnengranulation in ihren verschiedenen Ausprigungen ist die oberste, sichtbare Mani-
festation dieser Zone, wo man das Aufsteigen und Absinken der Gasmassen direkt beobachten kann.

Mit den Methoden der Helioseismologie stehen heute MeBmethoden zur Verfiigung, die nicht nur eine
theoretische Untersuchung der solaren Konvektionszone ermdoglichen. Sie erlauben z.B. die
Lokalisierung des ,,solaren Dynamos®, der fiir das globale Magnetfeld der Sonne und auch fiir alle
anderen magnetischen Erscheinungen verantwortlich zeichnet. Erste Ergebnisse deuten darauf hin, dafl
dieser ,,Dynamo® in einer Schicht unterhalb der Basis der Konvektionszone (,, Convective Overshoot
Layer*) lokalisiert ist und nicht in der Konvektionszone selbst, wie bis vor kurzem angenommen
wurde.

Sonnenneutrinos und Standardmodell

Wenn man die Reaktionsgleichungen (1.127) — (1.131) betrachtet, dann gelangt man unweigerlich zu
der Erkenntnis, da3 die Sonne eine ganz schone Neutrinoleuchte sein muf3. Das wir davon auf der Erde
nichts merken, liegt an dem unwahrscheinlich kleinen Wirkungsquerschnitt dieser nur schwach
wechselwirkenden Teilchen. Der solare Neutrinoflu8 in Erdabstand 148t sich leicht abschitzen wenn
man davon ausgeht, dal im pp-Zyklus im Mittel eine Energie von 26.7 MeV frei wird, bei dem ca. 2
Prozent auf die beiden dabei entstehenden Neutrinos entfallen. Man erhilt einen Wert in der
GroBenordnung von rund 7-10" Neutrinos pro Quadratzentimeter und Sekunde. Bei dieser groBen

Zahl erschien es Ende der 60ziger Jahre des vorigen Jahrhunderts einigen mutigen Wissenschaftlern
doch nicht ganz so aussichtslos zu sein, Sonnenneutrinos experimentell nachzuweisen. In diesen
Zusammenhang sollen nur die mittlerweile klassischen Messungen mit dem ersten Neutrinoteleskop in
der Homestake Goldmine in South Dakota / USA durch RAYMOND DAVIES JR et. al. erwahnt werden,
iiber die bereits im Kapitel iiber die Neutrinoastronomie berichtet wurde. Um die MefBdaten
(Umwandlung von *"CI -Atomen durch Neutrinoeinfang in *’ Ar -Atome und deren radiochemischer
Nachweis) in Bezug auf den wahren Neutrinoflul zu bringen, wurde eine neue Einheit, die ,,solar

neutrino unit** (SNU), eingefiihrt. Sie steht fiir genau einem Neutrinoeinfang je 10* Targetatome und
Sekunde.

112



Innerer Aufbau - Sonnenneutrinos

Da der Wirkungsquerschnitt der Neutrinos fiir Einfangreaktionen z.B. in Form des inversen B-Zerfalls
stark von der Neutrinoenergie abhéngt, sind nicht alle chemischen Detektoren fiir den Nachweis solarer
Neutrinos, die aus den verschiedenen Zweigen des pp- bzw. CNO-Zyklus stammen, geeignet.

Mit dem Nachweis von solaren Neutrinos wollte man genaugenommen eine experimentelle Grundlage
fiir die Theorie der Energieerzeugung in Sternen im Allgemeinen und der Sonne im Besonderen
schaffen. Im Gegensatz zu den Photonen verlassen die Neutrinos instantan die Sonne. Ihre Fludichte
kann fiir ein gegebenes Sonnenmodell relativ leicht berechnet werden. Mit der Messung des
Neutrinoflusses ist deshalb ein von der Theorie unabhéngiger Test der Bedingungen im Sonneninneren
moglich. Um so tiberraschender war es, als RAYMOND DAVIS JR. und Mitarbeiter nur etwa 1/3 des
erwarteten Elektronenneutrinoflusses, der hauptsichlich aus dem °B-Ast des pp-Zyklus (1.130 c)
stammte, nachweisen konnte. Diese Diskrepanz ist als ,,Sonnenneutrinoproblem‘ in die Wissenschafts-
geschichte eingegangen.

Von Nachteil erwies sich von Anfang an, da3 mit dem Chlor-Experiment aufgrund der energetischen
Nachweisschwelle von E > 0.8 MeV nur der quasi unbedeutendste Ast des pp-Zyklus zugiinglich war.
Erst mit dem Einsatz von Galliumdetektoren wie im damaligen sowjetischen SAGE- und im
europdischen GALLEX-Experiment, lie8 sich diese Energieliicke schlieBen. Mit diesen Detektoren
wurden auch die viel zahlreicheren Neutrinos aus dem Hauptzweig des pp-Zyklus mit E>0.23 MeV der
Messung zugidnglich gemacht. Auch hier ergab sich ein dhnliches Bild. Nur etwa 60% des bei dieser
Energie erwarteten Neutrinoflusses konnte nachgewiesen werden. Wihrend sich die ersten
Erkldrungsversuche auf eine Modifizierung des Standardmodells der Sonne konzentrierten, konnte in
den letzten Jahren eindeutig gezeigt werden, dafl fiir das Neutrinodefizit nicht die Sonne
Verantwortung trigt, sondern die Natur der Neutrinos die Ursache ist.

Die ersten Hinweise, dal mit den Sonnenneutrinos etwas nicht stimmen kann, ergab ein Vergleich der
Daten, die mit dem Chlorexperiment und den Galliumdetektoren gewonnen wurden. Spiter kamen
noch die MeBwerte hinzu, welche von dem Super-Kamiokande (Japan) und dem Sudbury-
Neutrinoteleskop (SNO, Kanada) stammen.

Spektrale Empfindlichkeit von Neutrinoteleskopen in bezug auf die in der Sonne erzeugten Neutrinos

Gemessen (SNU) SSM (SNU)

Homestake *B, "Be 2.56%+0.23 7.6%1.2
Kamiokande 8B
GALLEX / SAGE pp, 'Be, *B 74.7%£5.0 1288

Die gemessenen Neutrinofliisse aus den einzelnen Zweigen des pp-Zyklus lieBen sich selbst unter
konservativen Annahmen (z.B. Reproduktion der Gesamtneutrinoleuchtkraft der Sonne) nicht in
Einklang bringen: der Anteil der Neutrinos, der aus dem ’Be -Zweig (1.129b) stammt, macht weniger
als 1% des Flusses aus, der vom Standardmodell vorhergesagt wird. Nachdem man verschiedene
Erklarungsversuche (z.B. Fehler im Detektionsprozef3) aufgeben muflte, konnte man eigentlich nur
noch von einer Anomalie ausgehen, die in der Natur der Neutrinos selbst liegt.
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Der eigentliche Durchbruch gelang 2001 einem internationalen Team von Wissenschaftlern, die am
SNO im kanadischen Sudbury arbeiten bzw. an der Auswertung der dort gewonnenen Daten beteiligt
sind (der Originalartikel nennt 178 Autoren). Mit Hilfe des mit Deuteriumoxid D,O gefiillten

Detektors konnen Neutrinos auf drei verschiedenen Wegen nachgewiesen werden, die fiir verschiedene
Neutrino-Flavor unterschiedlich empfindlich sind. Dazu gehort die sogenannte CC-Reaktion (,, charged
current®), bei der aus einem Deuteron zwei Protonen und ein Elektron entstehen. Sie kann nur durch
Elektronenneutrinos ausgeldst werden. Bei der elastischen Streuung (ES) an Elektronen sind dariiber
hinaus auch ein Teil der Myonen- und Tau-Neutrinos beteiligt. Die dritte Reaktion betrifft auch alle
Flavor und erfolgt iiber sogenannte neutrale Strome (NC).

Die Messungen zeigen, dal die Neutrinorate, die sich aus der elastische Streuung an Elektronen ergibt,
mit der entsprechenden Rate des Superkamiokande-Detektors iiberein-stimmt. Die Rate der Neutrinos,
die zu CC-Reaktionen fithren und nur von Elektronen-Neutrinos stammen konnen, ist jedoch geringer
als die Rate aller andere, von SNO und Kamiokande nachgewiesenen Neutrinos aus der ES-Reaktion:

. SNO 1.8:10° e¢m™ s (nur Elektronenneutrinos)

. Superkamiokande 2.3-10° ¢m™ s (alle Neutrino-Flavor)

Das bedeutet, daB ein Teil der aus dem ° B -Zweig stammenden Elektronenneutrinos auf ihren Weg zur
Erde ihre Identitit gewechselt haben muf3. Weiterhin folgt aus Messungen iiber die NC-Reaktion, daf}

in sehr guter Ubereinstimmung mit dem Standardmodell der Sonne der FluB an °B-Neutrinos
5.094+0.62 -10 em™ s betrdgt. Allein aus diesem Befund heraus kann man heute sicher sein, daf}

Neutrinos eine kleine, wenn auch geringe Masse besitzen und deshalb zwangsldufig zwischen den
einzelnen Flavor-Zustinden oszillieren.

Neutrinooszillationen sind mittlerweile auch bei irdischen Experimenten zweifelsfrei nachgewiesen
worden. Zu erwihnen ist z.B. das KEK to KAMIOKA-Experiment (,,K2K*), bei dem ein im
Japanischen Beschleunigerzentrum KEK erzeugter Myonen-Neutrinostrahl 250 km durch die Erde
hindurch zum Kamioka-Neutrinoteleskop geschickt wurde. Die Ergebnisse zeigen, daf sich — wie vom
MSW-Effekt vorhergesagt — ein Teil davon auf dem Weg dahin in Tau-Neutrinos umgewandelt hat.

Einen weiteren unabhingigen Nachweis von Neutrinooszillationen gelang 2002 der KamLAND-
Kollaboration — einem ZusammenschluB von japanischen, amerikanischen und chinesischen
Elementarteilchenphysiker (KamLAND = ,, Kamioka Liquid Scintillator Anti-Neutrino Detector*). Sie
untersuchten mit einem speziellen, mit 1000 Tonnen Szintillatorfliissigkeit gefiillten Detektor in 2700
m Tiefe (in Nachbarschaft des Superkamiokande-Neutrinoteleskops) Antineutrinos, die in grof3er
Menge in benachbarten Kernreaktionen erzeugt werden. Dabei konnten sie ein Defizit von
Antineutrinos in bezug auf die theoretischen Erwartungen nachweisen, das sich eindeutig auf
Neutrinooszillationen zuriickfiihren 146t. AuBerdem lieen sich aus den MeBwerten Abschétzungen fiir
den Mischungswinkel ®und der Differenz der Massenquadrate der beteiligten Flavorzustinde
ableiten.

Alle diese Resultate zeigen, da} unsere Vorstellungen iiber die Physik des Sonneninneren weitgehend
korrekt sind. Die Elektronenneutrinos, welche nahe des Sonnenkerns erzeugt werden, miissen auf
ithrem Weg zur ,,Sonnenoberfliche* einen abnehmenden Elektronendichtegradienten durchlaufen was
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entsprechend dem MSW-Effekt bei einer bestimmten Resonanzenergie E, zu einer Verringerung des

entsprechenden Neutrinoflusses fiihrt, da ein Teil der Teilchen ihr Flavor @ndert. Auf der Erde
beobachtet man dann ein Neutrinodefizit iiber daB3 sich lange rétseln a6t (von 1968 bis 2002).

Helioseismologie

Man weil} seit langem, daB3 es Sterne gibt, die periodisch ihren Radius dndern. Das fiihrt zu einem
typischen Lichtwechsel, weshalb diese Sterne auch als Pulsationsveridnderliche bezeichnet werden.
RR-Lyrae und Delta-Cephei-Sterne gehoren z.B. zu dieser Gruppe. Im Fall der Sonne hat man lange
Zeit vergeblich nach derartigen Pulsationen Ausschau gehalten. Genaugenommen sind sie fiir Sterne
wie die Sonne in ihrem heutigen Entwicklungszustand auch nicht zu erwarten. Deshalb war es doch
eine kleine Uberraschung, als 1960/62 eine Arbeitsgruppe um BOB LEIGHTON bei einer genauen
Untersuchung der Dynamik der Sonnengranulation eine allgemeine ,,Vibration* der Sonnenoberfldche
mit einer Periode von ca. 5 Minuten spektroskopisch nachweisen konnte. Eine Erkldrung fiir diese
sogenannte ,,inkohédrente 5-Minuten Oszillation* der Sonne gelang erst 1970, als ROGER K.ULRICH
zeigte, daB} es sich dabei um die Auswirkung von Schallwellen, die sich im Sonneninneren ausbreiten,
handelt. Als man erkannte, welches wissenschaftliche Potential sich hinter dieser Entdeckung verbarg
— man hatte schlielich eine Moglichkeit gefunden, quasi in die Sonne ,hineinzuschauen® - , wurden
relativ schnell die theoretischen Methoden sowie die MefBverfahren entwickelt, mit deren Hilfe man
Informationen iiber die physikalischen Verhéltnisse im Innern der Sonne gewinnen kann. Wegen einer
gewissen Analogie zur irdischen Seismologie — der Lehre von der Ausbreitung von Erdbebenwellen —
wurde dieses neue Teilgebiet der Sonnenforschung ,,Helioseismologie* genannt.

Mit den Methoden, welche diese neue Disziplin lieferte, hatte man endlich eine Moglichkeit gefunden,
das Standard-Sonnenmodell einem unabhingigen empirischen Test zu unterziechen. Man muf in
diesem Zusammenhang bedenken, da} in den 70ziger Jahren des vorigen Jahrhunderts unter den
Sonnenphysikern eine gewisse Ratlosigkeit in bezug auf das Sonnenneutrinoproblem geherrscht hat, da
man nicht genau wuflte, ob das beobachtete Neutrinodefizit auf ein mangelhaftes Sonnenmodell oder
auf die noch nicht geniigend erforschte Natur der Neutrinos zuriickzufiihren ist.

Mit der Sonnensonde SOHO - oder besser, mit deren MDI- (,,Michelson-Doppler Imager) und
VIRGO- (,, Variability of Solar Irradiance and Gravity Oscillation*) Instrument — bekamen ab 1996
die Helioseismologen im Rahmen des SOI- (,Solar Oscillations Investigation) Programms
Prizisionsinstrumente fiir ihre Beobachtungen zur Verfiigung gestellt, mit denen kontinuierlich die
Schwingungen der Sonne mit einer auflergewohnlichen Prizision aufgezeichnet werden konnen.
Seitdem konnten viele aufregende Erkenntnisse iiber das Sonneninnere gewonnen werden, iiber die im
Folgenden zu berichten ist.
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Dopplergramme

Als Dopplergramme bezeichnet man ein Geschwindigkeitsbild der Sonne, d.h. auf solch einem Bild
wird der Betrag und die Richtung der Radialgeschwindigkeit fiir jeden Punkt der Sonnenscheibe
farblich codiert dargestellt (z.B. ,,rot* fiir von uns wegbewegende und ,,blau* fiir auf uns zu bewegende
Gasmassen). Um solch ein Dopplergramm herzustellen, sucht man sich eine stark dopplerverbreiterte
Spektrallinie und fertigt jeweils ein Spektroheliogramm aus einem symmetrisch zur Linienachse
liegenden engen Bereich (Bruchteile eines Angstroms) im roten- und violettverschobenen Linienfliigel
an. Man nutzt dabei aus, dal die Strahlung, welches von aufsteigenden Gasmassen emittiert wird,
violettverschoben ist und damit die Intensitit im kurzwelligen Teil der Spektrallinie erhoht.
Absteigende Gasmassen erhohen entsprechend die Intensitidt im langwelligen Fliigel der Spektrallinie.
Die Differenz zwischen diesen beiden Helligkeiten ist deshalb ein Maf} fiir den Betrag der radialen
Geschwindigkeitskomponente im entsprechenden Teil der Sonnenoberfliche. Mit geeignetem
Equipment 148t sich heute die Radialgeschwindigkeit fiir einen bestimmten Punkt der Sonne bis auf
wenige Zentimeter pro Sekunde genau bestimmen.

Ein Fulldisk-Dopplergramm zeigt eine auffillige Asymmetrie in der Helligkeitsverteilung, die von der
Rotation der Sonne herriihrt. Sie 148t sich relativ leicht aus den Ergebnissen herausrechnen. Fiir genaue
Untersuchungen, wie sie in der Helioseismologie unablédssig sind, mufl u.U. auch noch der
Bewegungszustand der MeBapparatur beriicksichtigt werden.
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Aufgrund des Dopplereffekt verschieben sich die Linienfliigel einer Spektrallinie entweder in Richtung
hoherer oder niedrigerer Frequenz je nachdem ob sich das Emissionsgebiet vom Beobachter weg oder
auf ihn zu bewegt.

Ein einzelnes korrigiertes Dopplergramm zeigt aufler dem gesprenkelten Muster, welches die
Supergranulationszellen nachzeichnet, eigentlich nicht viel. Erst wenn man viele Aufnahmen

hintereinander in Form eines Films abspult, kann man das Brodeln in der Sonnenphotosphire
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beobachten. Aus diesem kontinuierlichen ,,Brodeln* gilt es nun die verschiedenen Eigen-
schwingungsmoden der gesamten Sonne zu extrahieren, die ja die eigentlichen Informationstriger sind.
Damit das gelingt, miissen die Dopplergramme kontinuierlich — moglichst unabhingig von der Tag-
und Nachtperiode auf der Erde — iiber einen ldngeren Zeitraum aufgenommen werden. Das gelingt
natiirlich nicht von einem Beobachtungsplatz aus es sei denn, er befindet sich auBerhalb der Erde auf
einem Satelliten wie z.B. bei der Sonnensonde SOHO. Auf der Erde behelfen sich die Wissenschaftler
damit, daf sie ein weltumspannendes Netzt von Sonnenbeobachtungsstationen betreiben (z.B. GONG,
BISON) oder in dem sie fiir ihre Beobachtungen den ,,Polartag® auf einer Forschungsstation nahe dem
Siidpol ausnutzen. Ein weiteres Problem ist die riesige Datenmenge, die es nicht nur digital zu
speichern gilt, sondern die auch ausgewertet werden muf. Das kann z.B. mit leistungsfihigen
Parallelrechnern, die sich kostengiinstig aus einer grolen Anzahl vernetzter gewohnlicher PC’s
aufbauen lassen, geschehen. SchlieBlich wird noch unter Anwendung komplizierter mathematischer
Verfahren das Spektrum (und das rdumliche Muster, , spherical harmonics®) der einzelnen
Oszillationsmoden bestimmt. Zum Schlufl berechnet man aus den einzelnen Zeitserien sogenannte
Powerspektren, bei denen die Oszillationsfrequenzen v iiber die ,,spherical harmonics“ 1 (s.u.)
aufgetragen werden. Diese bilden das Rohmaterial zur Bestimmung der physikalischen Verhéltnisse im
Innern der Sonne.

Korrigierte Dopplergramm der Sonne, aufgenommen mit dem Turmteleskop des Mt.Wilson-
Observatoriums
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Solare Oszillationen

Im heiBlen Plasma im Innern der Sonne breiten sich Schallwellen (sogenannte p-Wellen, s.u.) sehr gut
aus. Da es oberhalb der Photosphire einen Bereich gibt (Ubergangsgebiet), wo die Temperatur iiber
kleine Skalen stark ansteigt, konnen aufgrund der damit verbundenen starken Zunahme der
Schallgeschwindigkeit Schallwellen diese Zone so gut wie nicht durchdringen und werden
zuriickreflektiert. Schallwellen, die sich in das Sonneninnere ausbreiten, werden dagegen in
Abhingigkeit von ihrer Frequenz zunehmend gebrochen (da die Schallgeschwindigkeit mit
zunehmender Tiefe zunimmt), bis sie schlieBlich ab einer bestimmten Tiefe wieder in Richtung
Oberfldche laufen und dort wieder reflektiert werden usw. Es existieren in der Sonne fiir eine
bestimmte Schallwelle also zwei Grenzfldachen, welche die Bewegung dieser Schallwelle eingrenzt: die
Oberfliache und eine Grenzfliche im Innern der Sonne, von wo aus sich die Schallwellen wieder nach
oben bewegen. Wie tief die zweite Grenzflidche im Innern der Sonne liegt, hingt von der Wellenldnge
der entsprechenden Schallwelle und den physikalischen Verhiltnissen innerhalb der Sonne ab.
Zwischen den Grenzflichen sind nicht alle Wellenlidngen erlaubt. Es bilden sich vielmehr stehende
Wellen (sogenannte Eigenschwingungen oder Moden) aus, wie man es auch von vielen
Musikinstrumenten her kennt. Die Bedingung fiir eine derartige Mode ist, dal die Wellenldnge das
Doppelte der Distanz zwischen den beiden Grenzflichen betragen muf3 (das ist die Haupt- oder
Fundamentalmode) oder da3 es sich um sogenannten ,,Obertdne* dieser Hauptmode handelt, die im
Englischen als ,, Harmonics “ bezeichnet werden. Der Bereich zwischen diesen Grenzfldchen wirkt also
wie ein Resonanzkorper, auf dessen Oberfliche sich typische Muster von stehenden Wellen ausbilden.
Diese Muster sind der Beobachtung zuginglich und erlauben Riickschliisse auf die Moden, die dafiir
verantwortlich sind.

Ausbreitung von Schallwellen im Inneren der Sonne, dargestellt fiir zwei verschiedene
Resonanzkorper. Durch eine giinstige Wahl der Moden kann der groBte Teil des Sonneninneren
,helioseismologisch* erfa3t und untersucht werden.
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Man schitzt, daB3 in der Sonne mehr als 10 Millionen verschiedene Moden auftreten konnen. Sie
ergeben sich durch destruktive Interferenz aus dem breiten Spektrum von Schallwellen, die im Bereich
der Konvektionszone und der solaren Granulation entstehen und genaugenommen nur ein zufilliges
akustisches Rauschen darstellen. Ziel der Beobachtung ist es, die Frequenz v jeder interessierenden
Schwingungsmode (und damit der Frequenz des damit assoziierten Resonanzkorpers) mit moglichst
hoher Genauigkeit zu bestimmen. Auflerdem ist auch die ,,Lebensdauer* einer Mode ein wichtiger
Parameter. Sie kann zwischen einigen Stunden und einigen Monaten liegen. Daraus resultiert {ibrigens
auch die Forderung nach einer zeitlich ununterbrochenen Beobachtungsreihe, die auf der Erde
beispielsweise durch helioseismologische Netzwerke wie BISON (,, Birmingham Solar Oscillations
Network*) oder GONG (,, Global Oscillation Network Group ) realisiert werden.

Die prizise Frequenz eines Resonanzkdrpers (der im Fall der Sonne durch seine Tiefe, also durch den
Abstand der inneren Grenzfldche von der Sonnenoberfliche gegeben ist) hdngt in erster Linie von dem
thermodynamischen und dynamischen Zustand sowie von der chemische Zusammensetzung des
Plasmas im Bereich der inneren Grenzfliche ab. Diese Groflen sind berechenbar, wenn die
entsprechenden Moden mit geniigender Genauigkeit bekannt sind.

Modelle

In der Sternphysik unterscheidet man zwischen radialen und nichtradialen Pulsationen. Die Ersteren
haben eine sphérische Symmetrie, d.h. der Stern oszilliert um einen Gleichgewichtszustand in dem er
periodisch seinen Radius zwischen zwei Extremwerten verdndert. Das fiihrt zu einem periodischen
Lichtwechsel mit deutlich sichtbaren Helligkeitsschwankungen (z.B. RR Lyrae - Sterne). Von
nichtradialen Oszillationen spricht man dann, wenn nicht der ganze Stern, sondern nur bestimmte
Regionen expandieren wihrend andere, benachbarte Regionen kontrahieren. Derartige Oszillationen
werden im Fall der Sonne durch stehende Schallwellen, die ja nichts anderes als periodische
Druckstorungen sind, hervorgerufen. Die lokalen Amplituden sind nicht besonders grofl und erreichen
im Fall der kumulativen 5-Minuten Oszillation der Sonne ungefdhr 0.5 bis 1 km/s wihrend die
Amplituden der einzelnen Moden kaum 30 cm/s iibersteigen.

In der Sonne sind theoretisch drei verschiedene Typen von mechanischen Wellen méglich:

1. p-Wellen (von p — ,,pressure*)

Das sind akustische Wellen. Bei ihnen bildet der lokale Gasdruck P die Riickstellkraft. Ihre Periode
liegt hauptsédchlich im Bereich zwischen 1 Minute und 1 Stunde.

2. f-Wellen oder evaneszente Wellen

Darunter versteht man Oberflichenwellen. Sie lassen sich nur schwer oder gar nicht von akustischen
Wellen trennen.

3. g-Wellen (von g —,,gravity*)

Schwerewellen. Diese Wellen haben nichts mit den sogenannten Gravitationswellen zu tun, die
beschleunigte Massen emittieren. Bei dieser speziellen Form mechanischer Wellen ist die Schwerkraft
die riicktreibende Kraft. Sie sollen tief im Sonneninneren auftreten, konnten aber noch nicht
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zweifelsfrei beobachtet werden. Das liegt daran, weil sie in der Konvektionszone stark geddmpft
werden und deshalb kaum Auswirkungen auf die Sonnenoberflidche haben. Ihre Periode ist groBer als 1
Stunde.

Stehende Schallwellen bilden auf der sphérischen Sonnenoberfliche spezielle Muster aus, die ganz
entfernt an die bekannten Chladnischen Klangfiguren erinnern. Man erhilt sie als Losungen der
dynamischen Gleichungen fiir eine exakt kugelféormige Plasmakugel unter der Annahme, daf die
Oszillationen adiabatisch erfolgen. Das bedeutet, dal wihrend einer Oszillationsperiode in einem
gegebenen Volumenelement weder ein effektiver Masse- noch Warmetransport auftritt.

Die Grundgleichungen, die adiabatische Oszillationen eines exakt kugelformigen Stern beschreiben,
haben folgende Gestalt (,,ideale Fliissigkeit®, Vernachlidssigung der Rotation):

1. Bewegungsgleichung

p?=—gradP+pgmd¢ [1.167]
t

v ist der Geschwindigkeitsvektor eines Volumenelements, P der Gasdruck, p die Dichte und @ das

Newtonsche Gravitationspotential.

2. Massenerhaltung (Kontinuitéitsgleichung)

d
—’0+pdivv=0 [1.168]
dt

In diesem Fall wird eine Masseninderung durch eine zeitliche Anderung der Dichte p im Volumen
beschrieben. Nimmt die Dichte p in einem Volumen ab, so fiihrt das aufgrund der Masseerhaltung

zwangsweise zu einer Volumenvergrofferung.

3. Adiabatengleichung
1dp _T'dp

= [1.169]
Pdt P dt

Diese Gleichung garantiert, da3 die Zustandsdnderungen adiabatisch verlaufen. I' ist der
Adiabatenexponent, der iiber die Beziehung

c, = 1“m [1.170]
N S

mit der ,,adiabatischen* Schallgeschwindigkeit ¢, verbunden ist. Aus dieser Beziehung erkennt man

bereits, daf} die Schallgeschwindigkeit in der Sonne ,,tiefenabhiingig®, also eine Funktion von r ist.
4. Poisson-Gleichung fiir das Gravitationsfeld
AP=-47nGp [1.171]

Im Gleichgewichtsfall beschreiben diese Gleichungen eine statische Gaskugel, bei der in jedem Punkt
v=0 ist. Eine Kkleine Storung dieses Gleichgewichtsfalls fiihrt zu Schwingungen, deren
Geschwindigkeitsfeld an der Kugeloberfliche (Eigenschwingungen der sphirisch-symmetrischen
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Sonne) durch ein Produkt aus sogenannten Radial- und Kugelflichenfunktionen dargestellt werden
kann. D.h. dal dieses Geschwindigkeitsfeld an der Oberfliche (r=R) nur von den sphérischen
Ortskoordinaten ® und ¢ abhéngt:

v (0,0,1)=)"A,,(1)Y,,(©,9) [1.172]
l,m

A, bezeichnet die Amplituden der einzelnen Moden. Die GroBe Y, wird als ,sphérische

Harmonische* bezeichnet und ist iiber folgende Beziehung mit den Legendreschen Kugelfunktionen
P

I verbunden:
m|

Y,,(©,9)=P,, (©)exp(img) [1.173]

1 und m sind ganze Zahlen und werden deshalb auch als ,,Quantenzahlen* des Schwingungsmusters
bezeichnet. Sie beschreiben das winkelabhiingige Verhalten der Oszillationen iiber der Oberfldche der
Sonne, wobei als Einschrinkung —/<m<+[ gilt. Dazu kommt noch die ganze Zahl n (radiale
Quantenzahl), die mit der Anzahl der Punkte in der Sonne korrespondiert, in denen die Amplitude der
Oszillation verschwindet, wo also quasi die Materie ,,ruht* (das sind die sogenannten ,,Knoten* des
Schwingungsmusters). Anschaulich kann man sich 1 als die Gesamtzahl der Knotenlinien (besser
Kreise) auf der Kugel und I-m als die Anzahl der Knotenlinien, die nicht durch die Pole gehen,
vorstellen. Die Zahl n ist dementsprechend die Anzahl der Schwingungsknoten in der gesamten Sonne.
Um auch sie zu beriicksichtigen, muB (1.172) noch durch einen radialen Anteil R, (r) erginzt

werden. Bezeichnet f = f (r) eine radiale Funktion von Druck p, Dichte p oder des Gravitations-

potentials @, dann gilt fiir den entsprechenden Funktionswert

f(r.0,0,0)=f,(r)+ > A, R,,.(r)Y,,(0,0) expl-i@,, 1) [1.174]
n,l,m

A ist die Summe der Amplitude A, der einzelnen Moden und @, die dazugehorigen (Kreis-)

Frequenzen. Fiihrt man dariiber eine Fourier-Transformation aus, dann erhdlt man die
Oszillationsfrequenzen fiir alle diese Moden. Trigt man diese Frequenzen iiber 1 auf, dann ergibt sich

das sogenannte Dispersionsdiagramm.

Eigenschwingungsmoden der Sonne fiir a) 1=19, m=19, b) 1=19, m=15 und ¢) 1=19, m=15, n=11
(Querschnitt durch die Sonne). Blaue Bereiche bewegen sich nach auflen, rote nach innen.
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Uber die Quantenzahlen m und 1 kann man die Schwingungsmuster, die zu einzelnen Kombinationen
dieser Zahlen gehoren, klassifizieren. Ist z.B. m>0, dann bewegen sich die Moden im Uhrzeigersinn
(Bezugsachse ist die Rotationsachse) und bei m<0 entgegengesetzt um die Sonne. Ist m=1=0, dann
spricht man von einer radialen Mode usw. Jedes Schwingungsmuster wird durch eine bestimmte
Kombination der azimutalen Quantenzahl m, dem Grad | und der radialen Quantenzahl n eindeutig
festgelegt. Sie lassen sich leicht berechnen und graphisch darstellen. Beobachten kann man jedoch nur
die Summe (1.174) dieser Eigenschwingungen bei r =R .

Die ganze Zahl 1 ist mit dem Sonnenradius R iiber die horizontale Wellenzahl k, (Zahl der Wellen
pro Lingeneinheit) verkniipft:

1
kh:R— [(1+1) [1.175]

©
Wie weit eine Schallwelle in das Sonneninnere eindringen kann, bevor sie eine Totalreflexion erleidet,
hingt bei vorgegebener Frequenz v oder k, vom Grad 1 ab. Schallwellen mit kleinem 1 dringen am
tiefsten, u.U. bis zum Sonnenkern, vor. Grofe Werte von 1 entsprechen dagegen geringen
Eindringtiefen. Mit ihrer Hilfe kann man deshalb die oberflichennahen Schichten der Sonne sondieren.
Insbesondere 146t sich mit derartigen Moden die Konvektionszone erfassen und untersuchen.

Als Ergebnis einer MeBBkampagne erhélt man ein Dispersionsdiagramm, aus dem fiir jedes 1 die
dazugehorigen Eigenfrequenzen v abgelesen werden konnen (diinne dunkle Streifen).

Dispersionsdiagramm mit ,,ridges* der p-Moden als Funktion des Schwingungsgrades 1 (GONG-
Netzwerk) © GONG
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Jedes ,,ridge* im Dispersionsdiagramm entspricht dabei einer bestimmten radialen Quantenzahl n.
Oder anders ausgedriickt, unterschiedliche ,, ridges “ korrespondieren mit Eigenschwingungen mit einer
unterschiedlichen Anzahl von Knoten in radialer Richtung. Die Messung der Frequenz v der
Eigenfrequenzmoden fiir unterschiedliche Werte von 1 und n erlauben deshalb die Bestimmung der
Schallgeschwindigkeit ¢, in unterschiedlichen Tiefen der Sonne. Sehr genaue Dispersionsdiagramme

konnten z.B. aus den Beobachtungen mit dem MDI-Instrument der Sonnensonde SOHO abgeleitet
werden.

,_.
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Dispersionsdiagramm der solaren Eigenschwingungen, abgeleitet aus der ersten 60-tdgigen Beobach-
tungskampagne der Sonnensonde SOHO. Daneben das Powerspektrum fiir 1=200. © SOHO

Die Tiefe der Schicht, an der die Schallwelle der Frequenz @ =v /27 reflektiert wird, ist durch

r,omz=cs(;;mm) 1(1+1) [1.176]

gegeben. Die Schallgeschwindigkeit berechnet sich aus (1.170) zu

c, =T P
V" e

was unter Anwendung der Zustandsgleichung fiir ideale Gase (1.64)
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zu folgender Beziehung fiihrt:

kT

Hmy

c. =T

N

[1.177]

Das bedeutet, dal man aus dem Dispersionsdiagramm die radiale Temperaturverteilung innerhalb der
Sonne (und der damit verbundenen GroBen) unabhingig von einem theoretischen Sonnenmodell
bestimmen kann. Die Genauigkeit, die dabei erreicht wird, ist auBergewohnlich hoch. Fiir 1 oberhalb

von 400 ist sie z.B. besser als 107°.

Direkte und inverse Methode

Es gibt zwei Moglichkeiten, um aus den helioseismologischen Messungen die interessierenden
physikalischen Grofen im Innern der Sonne zu bestimmen. Bei der direkten Methode wendet man die
Theorie der solaren Oszillationen auf ein bestehendes Sonnenmodell an und berechnet z.B. daraus ein
Dispersionsdiagramm. Danach vergleicht man dieses Diagramm mit den Beobachtungen und
untersucht, wo es Abweichungen gibt und wie grof} sie sind. Anhand dieser Abweichungen modifiziert
man entweder das zugrunde liegende Sonnenmodell oder und man versucht die Theorie der
Schallausbreitung in der Sonne zu verbessern.

Eine andere Methode besteht darin, aus den Beobachtungen verschiedener Moden empirisch das
Temperaturprofil (oder das Profil anderer physikalischer Groen wie Druck, Adiabatenindex oder
chemische Zusammensetzung) der Sonne zu ermitteln, in dem man fiir jede Schicht aus den Eigen-
frequenzen z.B. die Schallgeschwindigkeit ausrechnet. Dieses empirische Temperaturprofil wird an-
schlieBend mit einem numerischen Sonnenmodell verglichen, dessen Parameter solange verédndert
werden, bis die ermittelte Temperaturfunktion moglichst gut mit der Berechneten iibereinstimmt. Diese
Methode wird als ,,inverse Methode* bezeichnet und wird bevorzugt bei vielen Problemstellungen der
Helioseismologie angewendet. Thren Namen hat sie von den mathematischen Methoden iibernommen,
die fiir derartige Problemstellungen entwickelt wurden und nicht nur in der Sonnenphysik eingesetzt
werden.

Auf der Erde verwendet man zur Erkundung des Erdinneren sogenannte Laufzeitkurven, um aus den
Ankunftszeiten der Erdbebenwellen bei verschiedenen seismischen Stationen Informationen iiber den
Schalenaufbau der Erde zu gewinnen. Ein im gewissen Sinne analoges Verfahren kann auch im Fall
der Sonne angewendet werden. Es wird als ,, Time-Distance Helioseismology“ bezeichnet. Das Prinzip
besteht darin, dal man versucht die Zeit zu bestimmen, die eine Schallwelle von ihrem Ausgangspunkt
auf der Oberfldche bis zum Reflexionspunkt im Sonneninneren und zuriick bendétigt. Dazu mifit man
den Winkelabstand zwischen zwei Punkten auf der Oberflédche, bei denen eine derartige Welle in das
Sonneninnere zuriickgeworfen wird. Beobachtet werden dabei Intensitdtsfluktuationen auf der
Sonnenoberfliche, wobei man die gewiinschten Informationen durch Kreuzkorrelation der
entsprechenden Zeitserien erhilt. Der Vorteil dieser Methode liegt darin, daB man auch lokal, z.B. in
der Nihe von Sonnenflecken oder anderen aktiven Gebieten, die physikalischen Verhiltnisse und deren
vertikale Struktur untersuchen kann.
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Internes Rotationsverhalten

Die Erkldarung des Rotationsverhaltens der Sonne ist eine sehr schwierige Aufgabe der solaren
Astrophysik. Schon aus einfachen Uberlegungen kann man ableiten, daB die dquatorialen Stromungen,
die zu der beobachteten differentiellen Rotation fiihren, tief im Sonneninneren — aber oberhalb des
Kernbereichs — ihren Ausgang nehmen miissen. Das heute bestehende Rotationsprofil entstand
offensichtlich durch die Abbremsung einer ehemals bedeutend schnelleren Rotation zur Zeit der
Entstehung des Sonnensystems, deren Ergebnis die heute beobachtete relativ moderate, aber stark
breitenabhiingige Rotationsdauer ist. Erst helioseismologische Untersuchungen konnten — zumindest
im Groben — eine Aufkldrung dieses Phianomens bringen.

Man nutzt zur Erforschung der ,,globalen* Stromungsverhiltnisse im Bereich der Konvektionszone
einen Effekt aus, der sich in einer ,Linienaufspaltung* der durch die Parameter 1 und m gegebenen
Eigenschwingungsmoden der Sonne #duBert. Ahnlich wie in der Atomphysik spricht man auch hier von
einer ,.Entartung® der FEigenfrequenzen. Eine relativ zum mitrotierenden (starren) Bezugssystem
auftretende Materiestromung fithrt somit zur Aufspaltung der entarteten Eigenfrequenzen, wobei die
GroBe der Aufspaltung von der Stromungsgeschwindigkeit der Region abhingt, die von den
Schallwellen durchlaufen wird. Diese Aufspaltung ist sehr klein und erfordert sehr lange
ununterbrochene Zeitreihen von entsprechenden Beobachtungen. Bei einer Frequenz von
v =3333 uHz betrigt z.B. die Aufspaltung lediglich Av =0.4 yHz, deren Erfassung eine

Beobachtungsdauer von wenigstens

B

T, ziz40 Tage [1.178]
Av

erfordert. Derartig lange (und natiirlich auch ldngere) Beobachtungsreihen sind heute durch
weltumspannende ,,helioseismologische Netzwerke (wie GONG oder BISON) oder satellitengestiitzt
(SOHO) ohne weiteres moglich. Die Auswertung erfolgt dabei hauptsédchlich durch inverse Methoden
und die dabei gewonnenen Ergebnisse haben zu einem sehr detaillierten Bild der Stromungs-
verhiltnisse im Sonneninneren gefiihrt.

So konnte bestitigt werden, dafl der Bereich des Sonneninnern, in dem differentielle Rotation auftritt,
sich auf die Konvektionszone konzentriert. In dem Bereich, wo der Energietransport durch Strahlung
durch den konvektiven Energietransport abgelost wird, geht die differentielle, d.h. breitenabhingige
Rotation in die starre Rotation des Sonnenkerns iiber. Diese Zone liegt ungefihr bei 0.7 R, . Sie wird

gewohnlich als Tachocline bezeichnet. Thre Dicke kann durch helioseismologische Untersuchungen
ziemlich genau festgelegt werden. Aus den Daten des MIDI-Instruments auf SOHO lieB sich auf diese
Weise ein Wert von ca. 28000 km ableiten, was ungefihr 0.039 R entspricht.

In hoheren solaren Breiten nimmt die Rotationsgeschwindigkeit beginnend bei der Tachocline in
Richtung der Photosphire ab, im dquatorialen Bereich dagegen zu. Eine interessante Frage ist, durch
welche Prozesse aus dem Bereich der Tachocline Drehimpuls in Richtung der Pole abtransportiert
wird. Z.Z. werden verschiedene Prozesse diskutiert, die mit der Prisenz eines in diesem Bereich
vorhandenen toroidalen Magnetfeldes der GroBenordnung von 0.1 T im Zusammenhang stehen.
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AuBerdem vermutet man in dieser Region den ,solaren Dynamo®, der fiir die Entstehung und
Aufrechterhaltung des Magnetfeldes der Sonne verantwortlich ist.

Im Bereich der Tachocline (griin, Dicke nicht maBstabsgerecht) werden starke Scherstromungen (die
sich aus der differentiellen Rotation der dariiber liegenden Konvektionszone ergeben) soweit abgebaut,
daf} der Sonnenkern starr rotiert. Die roten Linien im Kernbereich sollen Magnetfeldlinien darstellen.
© Universitiat Cambridge

Aus der Linienaufspaltung der Eigenfrequenzmoden der Schallwellen, welche die Konvektionszone
durchdringen, lassen sich auch Aussagen iiber meridionale Stromungen im solaren Plasma gewinnen,
die z.B. unter dem EinfluB der Corioliskraft entstehen. Bereits Oberflichenbeobachtungen der
Dopplerverschiebung haben ergeben, das zusitzlich zu der Rotationsbewegung eine grofrdumige
Stromung existiert, die man als meridionalen FluB bezeichnet. Er erstreckt sich vom Aquator aus iiber
beide Hemisphiren zu den jeweiligen Polen. Die Stromungsgeschwindigkeit ist sehr gering. Sie betragt
relativ zur Rotationsgeschwindigkeit (ca. 2 km/s) lediglich einige 10 m/s, weshalb sie nur sehr schwer
zu messen ist. Erst moderne Anwendungen der ,,Time-Distance Helioseismology* erlaubten eine
eingehendere Untersuchung dieses Phinomens. Ein Ergebnis ist z.B., dal meridionale Strémungen
wahrscheinlich nur bis in eine Tiefe von 0.1 R reichen.

Wihrend die Stromungsgeschwindigkeiten an der Oberfliche nur ca. 20 m/s betragen, ist die
Stromungsgeschwindigkeit an der Scherzone (,, Tachocline *“) aufgrund der hoheren Materiedichte noch
geringer — wahrscheinlich nur 1 — 2 m/s. Fiir einen vollstindigen Materietransport von den Polregionen
zum Aquator werden in diesem Bereich ca. 20 Jahre benotigt, was auffillig dem magnetischen
Aktivitdtszyklus der Sonne entspricht (Hale’s Gesetz). Man vermutet deshalb, daf} diese Strémungen
etwas mit dem sogenannten ,,Schmetterlingsdiagramm* zu tun haben, welches die Breitenabhingigkeit
der Sonnenflecken iiber einen Aktivitdtszeitraum darstellt.
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RLS inversion of 2—year LOWL data
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Rotationsraten fiir verschiedene solare Breiten (von oben nach unten 0°, 30° und 60°) als Funktion des
Sonnenradius. Rechts sind die Rotationsfrequenzen iiber einen Lingsschnitt der Sonne farbcodiert
eingetragen.
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