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1.0 Einleitung

Die Sonne ist ein gelber Zwergstern mit einer AAehfentemperatur von rund 5.800 Kelvin (K)
vom Spektraltyp G 2 V. lhre Masse betragt 1,68 Kg, was 333.000 Erdmassen entspricht. 99,86
Prozent der Masse des Sonnensystems ist in deeSamainigt. Der kleine Rest verteilt sich auf
Planeten, Zwergplaneten, Trabanten, Kleinplanekmeten, Staub und sonstige Materie im
Sonnensystem. Der Sonnenradius betragt 695.900 ridnihre Leuchtkraft 3,8260°° W. Die
scheinbare Helligkeit der Sonne betragt ™88, ihre absolute 484. Die Sonne rotiert differenziell,

in rund 25,38 Tagen um ihre Achse, wobei ihre Adltse7° gegentber der Ekliptik geneigt ist. Sie
besitzt nur 0,5 Prozent des Drehimpulses vom gesanBonnensystem. 99,5 Prozent des
Drehimpulses verteilen sich auf alle anderen Objelds Sonnensystems. Ein Modell, welches die
Entstehung der Sonne und des Sonnensystems béschreiss unter anderem die extreme
Aufteilung von Masse und Drehimpuls zwischen denrg&o und den dbrigen Objekten des
Sonnensystems erfolgreich erklaren konnen. Im Rringt die Sonne eine Gaskugel im
hydrostatischen Gleichgewicht. Aufgrund der Grdiota wiirde diese Gaskugel kollabieren. Die
entgegenwirkende Zentrifugalkraft aufgrund der Swmatation ist viel zu schwach, um der
Gravitation entgegenzuwirken. Vielmehr wirken derah die kinetische Energie der Gasteilchen
erzeugte Gasdruck und der in der Sonne vorherrdeh®trahlungsdruck der Gravitation entgegen.
Da die Sonnenmaterie, hauptsachlich ein Plasma Vdasserstoffkernen, Heliumkernen und
Elektronen, vereinfacht wie eine Flussigkeit bemdlan werden kann und alle gegensatzlich
wirkenden Krafte im Gleichgewicht sind, wird vonnem hydrostatischen Gleichgewicht
gesprochen. Die Temperatur ist ein MaR3 fur die tiscthe Energie der Gasteilchen. Je hdher die
kinetische Energie der Gasteilchen, desto hohetiesTemperatur. Energiequelle fiir die kinetische
Energie der Gasteilchen und der in der Sonne etze&jrahlung ist die Kernfusion. Dabei werden
pro Sekunde 616 Millionen Tonnen Wasserstoff in Blitlonen Tonnen Helium umgewandelt. Die
Differenz von 4 Millionen Tonnen wird gemalf der et E = mc2 in Energie umgewandelt. Dabei
handelt es sich um Strahlungsenergie und die kictei Energie von Neutrinos. Die Sonne wird oft
als Mal3stab fur andere Sterne verwendet. So werdem Beispiel die Massen, Radien und
Leuchtkréafte von Sternen in Sonnenmassen)(Monnenradien ( und Sonnenleuchtkrafte ¢
angegeben. Die Sonne ist aufgrund ihrer Nahe zie Buch ein dankbares Beobachtungsobjekt, da
alle anderen Sterne sehr weit von uns entfernt sneluns nur noch als Lichtpunkte erscheinen.
Die mittlere Entfernung Erde — Sonne betragt 14B.8B1 Kilometer und wird als Astronomische
Einheit (AE) definiert. Fur diese Strecke bendtlgs Licht 8,3 Minuten. Der nachste Stern Proxima
Centauri ist bereits 4,3 Lichtjahre entfernt, wagtiwa 40 Billionen Kilometer entspricht. Aufgrund
der relativen Nahe der Sonne zur Erde kdnnen wizdtheiten auf der Sonne beobachten. So
wurden bereits relativ frih die sogenannten Soneekén entdeckt. Sonnenflecken sind Gebiete
auf der Sonne, deren Temperatur etwa 1.000 Kehterbalb der Oberflachentemperatur der Sonne
liegt. Sie erscheinen daher dunkel. Erzeugt wersiendurch Magnetfelder, welche in diesen
Bereichen aus der Sonnenoberflache treten oderewienhtreten. Im Gegensatz dazu sind die
Fackeln wiederum Gebiete, die heller und heiRed@dPhotosphéare sind. Sie gleichen im Prinzip
das durch die Sonnenflecken erzeugte Temperataitdefieder aus und sind mit ihnen assoziiert.
Es gibt noch anderen Formen von Sonnenaktivitita ésonneneruptionen und Protuberanzen.
Ursache fir die Sonnenaktivitat ist vor allem daaghetfeld der Sonne, welches aufgrund der
differenziellen Rotation des Sonnenplasmas wie imema Dynamo entsteht. Wahrend die
Oberflachentemperatur bei rund 5.800 Kelvin lidggiragt die Temperatur im Kernbereich der
Sonne etwa 15 Millionen Kelvin. Aufgrund des grof@ruckes und der hohen Temperatur im
Innern der Sonne kann die Kernfusion von WassédrgtoHelium stattfinden. Von dort wird die
Energie zunachst in Form von Strahlung transpartierAul3enbereich der Sonnenkugel erfolgt der
Energietransport durch Konvektion. Die Sonnenathasp besteht aus der Photosphére,
Chromosphére und der Korona. Nachfolgend wird dubéln auf die Entstehung, den Aufbau und
die Entwicklung der Sonne eingegangen und es weatlerhier genannten Stichworte ausfuhrlich
erlautert.



2.0 Die Entstehung der Sonne

Die Sonne ist vor 4,56 Milliarden Jahren aus eikelfabierenden und kihlen Molekilwolke
entstanden, welche hauptséchlich aus Wasserstoff Hielium bestand. Nach neueren
Forschungsergebnissen durfte eine Supernova bei Higstehung der Sonne und des
Sonnensystems mitgewirkt haben. Diese konnte dist&mung der Sonne getriggert haben. Der
relativ hohe Anteil von Elementen schwerer als tali(1,9 %) und bestimmte Isotope in der
ursprunglichen Materie, aus der die Sonne und das&hsystem entstanden, deuten darauf hin. Im
Falle der Sonne war die Anfangsmasse deutlich gré@iBadie Sonnenmasse. In der Regel entstehen
aus einer Molekullwolke auch mehrere Sterne, diéidust offene Sternhaufen bilden, welche sich
nach relativ kurzer Zeit auflésen. Aufgrund von &schwankungen in der Molekulwolke, z.B.
hervorgerufen durch eine Supernova, kommt es zankesten Konzentration von Materie an
bestimmten Orten und damit auch zum Anstieg devi@tioon. Wenn diese Konzentration stark
genug ist, Uberwiegt die Gravitation und es komuarh ZKollaps. Erforderlich hierfir ist, dass die
potentielle Energie aufgrund der kollabierendendiértung gréRRer als die kinetische Energie der
Gasteilchen ist. Dies wird als Jeans-Kriterium [(ndames Jeans) bezeichnet. Dies tritt bei einem
bestimmten Massenwert auf, welcher als Jeans-Mhsgeichnet wird. Zunachst stof3en beim
Kollaps Gasteilchen zusammen und der Staub in delkaN strahlt Infrarotstrahlung ab. Diese
Strahlung kann ungehindert entweichen, so das$Vdike vorlaufig kuhl bleibt. Wenn allerdings
der Kern des Kollapses eine kritische Dichte ehteiwird er optisch undurchsichtig und Strahlung
kann nicht mehr entweichen. Aufgrund der steigenidsmperatur verlangsamt sich der Kollaps und
es bildet sich ein vorlaufiges hydrostatisches €bigewicht aus. Bis hierhin dauert die Entwicklung
etwa eine Million Jahre. Der Kollaps geht allerdinyjotzdem weiter, da von aufen weiterhin
Materie auf den entstehenden Stern fallt. Aufgrded Kontraktion der Materie wird potentielle
Energie frei, so dass der entstehende Stern arhtleatt gewinnt. In dieser Phase wird die Energie
nicht durch Strahlung nach aul3en transportiertdaondurch Konvektion, dem Aufsteigen von
heiRer Materie und dem Absinken von kéalterer, widHalle von kochendem Wasser in einem Topf,
welcher auf dem Herd steht. Ab einer Kerntemperatm 2.000 K dissoziiert der molekulare
Wasserstoff (H) in Wasserstoffatome (H). Bei diesem Vorgang widergie verbraucht. Die
Temperatur im Kern des entstehenden Sterns nimntéuf wieder ab, seine Leuchtkraft auch.
Allerdings geht der Kollaps weiter, bis eine Kempeeratur von 10.000 K erreicht wird. Bei dieser
Temperatur wird der Wasserstoff ionisiert, d.h. Biektronen sind nicht mehr an die Protonen
gebunden. Es bildet sich ein Plasma. Der entsteh8teln wird wieder optisch dick, so dass der
Gasdruck und die Temperatur weiter steigen. BeirerEihreiten der sogenannten Hayashi-Linie
wird die Gravitationsenergie vollstandig in Warmmgewandelt. An dieser Grenze ist der Stern
nicht mehr voll konvektiv, ein Teil des Energietsports nach aul3en erfolgt dann durch Strahlung.
Beim Erreichen einer Kerntemperatur von etwa 10libfien K startet die Kernfusion von
Wasserstoff zu Helium. Der Stern ist dann gebomditht die ganze Materie ist fur die
Sonnenentstehung verbraucht worden. Um den enisteheStern bildet sich eine sogenannte
Akkretionsscheibe, welche den Drehimpuls aufnimnd so dem entstehenden Stern die Aufnahme
von weiterer Materie erst ermoglicht. Ohne den Wagiport des Drehimpulses kann die Materie
nicht aufgenommen werden, so dass nicht gentgersdeéMar den erforderlichen Druck und fir die
erforderliche Temperatur zur Zindung der KernfusianVerfiigung stehen wirde. Jedoch wird die
Akkretionsscheibe nicht vollstandig bei der Stetshung verbraucht. Aus nicht hierfar
verbrauchter Materie bildete sich schlief3lich dietgplanetare Scheibe, aus der die Planeten und
die sonstigen Objekte des Sonnensystems entstamleser Vorgang ist nicht nur auf die
Sonnenentstehung beschrankt, sondern ein normatgaNy bei der Sternentstehung. Aus diesem
Grunde ist die Existenz von extrasolaren Planeterregielméaiiges Produkt der Sternentstehung.
Insgesamt benotigte die Entstehung der Sonne vagmBeles Kollapses der kalten Molekulwolke
bis zum Start der Kernfusion, der Geburt einesnSteeinen Zeitraum von etwa 30 Millionen
Jahren.



3.0 Der Aufbau der Sonne

Der Sonnenaufbau lasst sich grob unterteilen ieremAufbau und Sonnenatmosphéare. Der innere
Aufbau der Sonne lasst sich wiederum unterteileKem, Strahlungszone und Konvektionszone.
Die Sonnenatmosphéare besteht wiederum aus PhotesplZhromosphare und Korona.
Nachfolgend soll der Aufbau der Sonne von innerhread3en dargestellt werden.
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Bild 1: Der Aufbau der Sonne / Quelle Wikipedia

3.1 Der innere Aufbau der Sonne

Der Sonnenkernnimmt etwa 1/64 des Sonnenvolumens ein, docmigtim rund 50 Prozent der
Sonnenmasse konzentriert. Sein Radius betragt @@&m Sonnenradien bzw. er ist etwa 175.000
km dick. Im Sonnenkern sind der Druck und die Terape ausreichend, um die Fusion von
Wasserstoff zu Helium zu ermdéglichen. Die Kernfaslauft hauptsachlich in Form des Proton-
Proton-Prozess ab:

1H1 + 1H1 — 1H2 +ée Ve
HZ+ H — HE +y

2H€3 + 2H€3 — 2He4 + 21H:L
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Bild 2: Der Proton-Proton-Prozess / Quelle httppimfakko.de/school/sonne/aufbau.htm
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Es gibt im Falle der Proton-Proton-Reaktion noctesia Reaktionen, die ebenfalls in der Sonne
ablaufen. Des Weiteren gibt es noch den sogenatitblenstoff-Stickstoff-Sauerstoff-Zyklus, bei
dem Kohlenstoff als Katalysator verwendet wird. $8idReaktionen sind jedoch im Vergleich zum
oben dargestellten Proton-Proton-Prozess nichtevcsthend und kénnen daher bei der Darstellung
vernachlassigt werden. Netto werden im Ergebnis Wasserstoffkerne (Protonen) zu einem
Heliumkern (bestehend aus zwei Protonen und zwetrlieen) fusioniert:

4H' — He* + 26 + 2,

Die relative Atommasse des Wasserstoffs betradi8],8ie des Heliums 4,003. Angewendet auf
obere Gleichung ergibt sich:

41,008 = 4,032
Die Massendifferenz zwischen den vier Wasserstoffxe und dem Heliumkern betragt:
Am = 4,032 — 4,003 = 0,29

Dies entspricht 0,7 Prozent der Masse, welche gedsilinachfolgenden Formel in Energie
umgewandelt wird:

AE =Amc?2

Die Masse der Ausgangsteilchen ist groRer als eseRtoduktteilchens. Die Massendifferenz wird
in Energie umgewandelt. Ein Teil der Energie vestda Form von energiereichen Photonen (
Strahlung) den Kern, der andere Teil in Form vomithieos ¢¢). Die Neutrinos wechselwirken fast
Uberhaupt nicht mit Materie, so dass sie direkt @enne verlassen, sich fast mit
Lichtgeschwindigkeit bewegen und nach etwas metraght Minuten die Erde erreichen. Die
Photonen haben es da deutlich schwerer, da sigrauf Weg zur Sonnenoberflache immer wieder
in Wechselwirkung mit der Sonnenmaterie geratee. 8rden absorbiert und wieder emittiert
sowie gestreut und verlieren dadurch auch an Emefg dauert viele Hunderttausend Jahre, bis ein
im Kern entstandenes Photon die Sonnenoberflacheler und von dort aus abgestrahlt wird. Seit
ihrer Entstehung hat die Sonne etwa die HalftesiNVasserstoffvorrats im Kern verbraucht.



Die Strahlungszonein der Sonne nimmt etwa die Halfte des Sonnenvehsrein und hat eine
Dicke von rund 370.000 km. In diesem Bereich ist @onnenmaterie hoch ionisiert, liegt also als
Plasma vor. Fur Strahlung (Photonen) ist diesereiBler durchlassig, jedoch nicht frei von
Wechselwirkungen mit dem Sonnenplasma. Die durcmfikision erzeugten kurzwelligen bzw.
energiereichen Photonen (Gamma-Strahlung) werdenden lonen des Sonnenplasmas gestreut
sowie absorbiert und reemittiert. Dadurch verliesenEnergie bzw. werden langwelliger. Aufgrund
des Temperaturgefélles von innen nach auf3en laufSulahlungstransport jedoch nicht ungeordnet
sondern gerichtet von innen nach aul3en. Auf dieseséMvird die Energie vom Sonneninnern
weiter in die aul3eren Bereiche der Sonnenkugelspi@tiert. Da in diesem Bereich keine
Konvektion stattfindet, bleibt das durch Kernfusemstandene Helium im Kern konzentriert und
es findet keine Durchmischung statt.

Die Konvektionszonenimmt den restlichen Bereich der Sonnenkugel ath hat etwa eine Dicke
von 150.000 km. In diesem Bereich ist die Temperagueits so niedrig, dass der Wasserstoff nicht
mehr vollstandig ionisiert ist. In Folge wird di@enmaterie auch fur Strahlung undurchlassig
und es entsteht ein Energiestau, der durch Konweltbgebaut wird. Konvektion bezeichnet den
Vorgang, bei dem heile Gasmassen nach oben steigkrkihlere wieder nach unten sinken.
Dieser Vorgang lasst sich, wie bereits oben besbhln, mit kochendem Wasser in einem Kochtopf
Uber der Herdplatte vergleichen. In der oberen @®thder Sonnenkugel bilden sich aufgrund des
Konvektionsvorgangs Zellstrukturen heraus. In détéMtder Zellen steigt das heil3e Gas nach oben,
in ihren Ra&ndern sinkt das kiuhlere Gas wieder nauen. Die Temperaturdifferenz zwischen
heiRerem und kihlerem Gas betragt etwa 200 — 300 Dieser Vorgang erscheint in der
Photosphare der Sonne als sogenannte Granulai®rGahnenoberflache bzw. die Photosphéare
zeigt eine kornige Struktur. Unterhalb der Obetfogranulation befinden sich die Zellen der
Supergranulation und ihre Basis sind wiederum Rssiéen mit Durchmessern von mehreren
Hunderttausend Kilometern.

3.2 Die Sonnenatmosphare

Die Photosphéarehat eine Dicke von rund 400 km, damit ist sie iergeich zum Sonnenradius
von rund 700.000 km sehr diinn. Von ihr aus wird the gesamte Strahlungsleistung der Sonne
abgestrahlt. Die emittierte Strahlung deckt denagd#en Bereich des elektromagnetischen
Spektrums (Gamma-, Réntgen-, ultraviolette, opgscimfrarote und Radio-Strahlung) ab, das
Maximum der Strahlungsleistung liegt im optischesrddch bei einer Wellenlange von etwa 500
Nanometern (nm, 1 nm = P0m). Das ist der blau-griine Bereich der optisch&mh&ing.
Allerdings erscheint die Sonne aufgrund ihres breitStrahlungsspektrums weil3lich am
wolkenlosen Himmel. Je nach Zustand der Atmospbder Sonnenstand wird das kurzwelligere
blaue Licht im Spektrum starker gestreut. Aus dreserund kann die Sonne gelblich bis rot am
Himmel erscheinen. Blaues bzw. kurzwelligeres Liehitd starker gestreut als rotes bzw.
langwelligeres Licht. So erscheint die Sonne béiram Aufgang oder bei ihrem Untergang rotlich.
Die Farbgebung héngt allerdings auch von der Bewigkoder von der Staubkonzentration in der
Atmosphare ab. Die Dichte der Photosphare nimmtimoen nach auBen von i@uf 10° g/cm3

ab. Ihre Temperatur nimmt in gleicher Richtung %0000 K auf 4.000 K ab. Besonders auffallig ist
bei der Sonnenbeobachtung im optischen Bereichsdgenannte Mitte-Rand-Variation, auch
Randverdunklung genannt. Die Photosphare erscimed#r Mitte heller als an ihren Randern. Bei
einem Blick auf den Sonnenrand nimmt der Sehseatdn langeren Weg durch die Photosphére
als bei einem Blick auf die Sonnenmitte. Allerdirdyingt der Sehstrahl dabei weniger tief in die
Sonnenatmosphéare ein und der Blick erfolgt dahedien kiihleren Schichten, welche dunkler
erscheinen. Die Randverdunklung ist wellenlangeaabiy, im kurzwelligeren bzw. blauen
Bereich des optischen Spektrums starker ausgemi&gin seinem langwelligeren bzw. roten
Bereich. Im Bereich der Photosphéare zeigt die Saufgrund der Konvektion das bereits oben
angesprochene zellférmige Muster. Aufgrund ihresigen Aussehens wird dieses als Granulation
bezeichnet. Die Zellen haben ein Durchmesser wea t000 km und eine Lebensdauer von etwa
zehn Minuten.



Die Chromosphére schlie3t direkt an die Photosphéare an und reiabedbis in etwa eine HOhe
von 10.000 km. Die Dichte der Sonnenatmosphare miweiter ab und erreicht einen Wert von 10
11 g/cm3. Allerdings nimmt die Temperatur wieder hisf einen Wert von 100.000 K zu. Trotz
dieser hohen Temperatur tragt die Chromospharewndghrer geringen Dichte kaum etwas zur
Gesamtstrahlungsleistung der Sonne bei. Die hobmpé&raturen machen sich jedoch im Spektrum
der Chromosphare bemerkbar. In ihrem Spektrum megieh Linien von hoch angeregten oder
ionisierten Atomen. Des Weiteren zeigen sich Linie/elche im Spektrum der Photosphére in
Absorption erscheinen, im Spektrum der ChromospiméEamission. Die h6heren Temperaturen in
der Chromosphéare werden wahrscheinlich durch mesttaan Druckwellen verursacht, welche von
der Photosphare ausgehen. Die Struktur der Chrdmiospwird vom Sonnenmagnetfeld
beeinflusst. So zeigt die Chromosphéare bei einem8&afinsternis eine borstige Struktur, welche
sich nach den Magnetfeldlinien ausrichtet und gi&B8en bezeichnet werden. Des Weiteren zeigen
sich in der Chromosphére sogenannte Supergramasagtien, welche einen Durchmesser von rund
30.000 km haben und an deren Réandern sich stargadffalder befinden.

Die Korona bildet den &uRersten Bereich der SonnenatmosphageDichte nimmt dabei auf 16
g/cm3 ab und geht dann in den inter-planetarisdRamm Uber. Die Temperatur der Korona steigt
auf bis zu einer Million Kelvin. Es gibt noch keirabschlieBenden Erklarungen fir die hohe
Temperatur der Sonnenkorona, doch wird vermutess dee Energie aufgrund der Magnetfelder in
die Korona transportiert wird. Ebenfalls kdnnteriewn Falle der Chromosphéare, mechanische
Druckwellen eine Rolle spielen. Als relativ gesicigilt, dass die Energie von innen, also von der
Sonne, in die Korona transportiert wird und immeeder in erheblichem MalRe zugefihrt werden
muss. Die Form der Korona héngt von der Sonnentdtiab, auf die spater noch ausfihrlicher
eingegangen wird. Bei einem Aktivitatsmaximum ig# 8orona symmetrisch um die Sonne, bei
einem Minimum ist sie eher am Sonnendquator koneentDie Beobachtung der Korona ist
aul3erhalb einer totalen Sonnenfinsternis im Raditiravioletten- und Rdntgenbereich maoglich.
Im Rontgenbereich kénnen die sogenannten koronladeher beobachtet werden. Die Struktur
dieser Locher wird durch magnetische Feldlinienlctve von der Sonne ausgehen, bestimmt. Im
Bereich der koronalen Loécher tritt der sogenanmdenSnwind aus, welcher hauptséchlich aus
Wasserstoffkernen (Protonen), Heliumkerne, einenmgeren Anteil an schwereren Atomkernen
und Elektronen besteht. Konkret spiegelt sich imnrigémwind die Zusammensetzung der
Sonnenmaterie wider. Der Sonnenwind bildet dieredtamponente der Kosmischen Strahlung.

4.0 Die Sonnenaktivitat

Der Begriff der Sonnenaktivitat fasst die Gesanttlu@r verédnderlichen, relativ kurzlebigen
Erscheinungen in begrenzten Bereichen auf der Sandein der Sonnenatmosphéare zusammen.
Ursache fir die Sonnenaktivitat sind dynamische&se im Magnetfeld der Sonne. Sie dulRern
sich im Ergebnis als Sonnenflecken, Fackeln, Eoumetn bzw. Flares und Protuberanzen. Die
Sonnenaktivitat fuhrt auch zu Wechselwirkungen iér Erde. So gehen zum Beispiel die
Polarlichter auf die Sonnenaktivitat zuriick. Do¢mken auch das Magnetfeld der Erde oder sogar
elektrische Anlagen auf der Erde beeinflusst werdenscheint auch Zusammenhéange zwischen
dem Klima auf der Erde und der Sonnenaktivitat ebeg. In der Vergangenheit wurde von solar-
terrestrischen Beziehungen gesprochen. Heute wérd Begriff ,\Weltraumwetter® verwendet.
Dieses spielt auch fir die Raumfahrt eine wichRgdle. Ursache fur das Magnetfeld der Sonne ist
ein Dynamo-Effekt in der Sonne, welche in ihrenemmaus einem Plasma besteht. Ein Plasma
besteht aus positiv geladenen Atomkernen bzw. Adaen und Elektronen. Diese geladenen
Teilchen bewegen sich unter anderem aufgrund denewotation und anderen dynamischen
Prozessen und erzeugen ein Magnetfeld. Konkret Koesmzu folgenden Entwicklungen in der
Sonne:

* Das Innere der Sonne rotiert langsamer und wistaimmer Korper,
» die aulBeren Schichten der Sonne rotieren schngltedifferenziell.



* Durch diese Scherungen kommt der Sonnendynamorzlgsta
» dieser erzeugt das Magnetfeld der Sonne, welcheslifll Sonnenaktivitat insbesondere
verantwortlich ist.

Nachfolgend wird auf die einzelnen Erscheinungstarmder aktiven Sonne ausfuhrlicher
eingegangen.

Bild 3: Die aktive Sonne mit Sonnenflecken, Facketd Protuberanzen (Foto von Ralf Schmidt)

4.1 Sonnenflecken

Sonnenflecken sind Austritts- und Eintrittsbereichen magnetischen Feldlinien in der
Photosphare. Sie haben Durchmesser von 1.000 kr20Bi®00 km. Sonnenflecken bestehen aus
einem dunklen Kern, der Umbra, welcher von einlmfentartigen Penumbra umgeben ist. Im
Gegensatz zur Temperatur der Photosphare von K&@dragt die Temperatur in der Umbra 4.300
K und in der Penumbra 5.500 K. Aus diesem Grundehetinen die Sonnenflecken im Kontrast zur
heiReren Photosphare dunkel. Der Anzahl der Soleuden variiert mit einem Zyklus von elf
Jahren, wobei diese Zyklen seit dem Jahr 1760 duromeriert werden.

So begann im Jahr 2006 der 24. Zyklus. In der Regtdn die Sonnenflecken in Fleckengruppen
mit mehreren Einzelflecken auf. Zu ihrer Beschradpwurde die Relativzahl R eingefuhrt:



R = k(10g +f)
Gleichung: Sonnenfleckenrelativzahl

Hierbei ist k ein Korrekturfaktor, der den Einfludes Beobachters bzw. der Beobachtungsgerate
auf das Ergebnis berucksichtigt. Mit g wird die Ahk der Fleckengruppen und mit f die der
Einzelflecken bezeichnet. Zu Beginn des Zyklus etmetdie Sonnenflecken in hoheren
heliographischen Breiten bei etwa +-35° auf. In dliéte des Zyklus erreichen die Sonnenflecken
dann heliographische Breiten von +-8°. Werden disitbnen der Sonnenflecken fiir einen Zyklus
in einem Diagramm eingetragen, so ergibt sich mch Aussehen des Diagramms ein sogenanntes
Schmetterlingsdiagramm. Die Lebensdauer von Sotewk&n betragt in der Regel mehrere Tage.
Zwischen einem alten und einem neuen Zyklus kanitiresinen Zeitraum von zirka zwei Jahren
noch zu Uberlappungen kommen zwischen Flecken dtes &yklus, welche sich dann in
niedrigeren heliographischen Breiten befinden, ded Flecken des neuen Zyklus, die dann wieder
in den hoheren Breiten auftreten. Bei der Beobahtton Sonnenflecken am Sonnenrand tritt der
sogenannte Wilson-Effekt auf. Die Seite der Penambelche néher zur Sonnenmitte liegt, scheint
verklrzt. Hierbei handelt es sich allerdings umerirgeometrischen Effekt. Linien gleicher
optischer Tiefe liegen bei groRen Flecken geonedtnisn einige Hundert Kilometer tiefer als in der
Photosphare, was im Ergebnis zur Asymmetrie deufbra bzw. zum Wilson-Effekt fuhrt. Dass
die Flecken magnetischen Ursprungs sind, kanndreUdtersuchung der Spektrallinien festgestellt
werden. Aufgrund von Magnetfeldern werden Speliriaih aufgespalten, was als Zeeman-Effekt
bezeichnet wird. Dieser Effekt lasst sich im Faller Sonnenflecken beobachten. Die in den
Sonnenflecken gemessenen Flussdichten konnen BI080 Gaul3 betragen. Das Erdmagnetfeld
hat eine Flussdichte von etwa 0,5 Gaul3. Der magpheti Druck in den Sonnenflecken ist der
Grund daflr, dass die Temperatur in ihnen geringfeals die der Photosphare. Es handelt sich
hierbei um Schldauche von magnetischen Feldliniegiche durch den magnetischen Auftritt vom
Inneren der Sonne an die Oberflache getrieben weldie Eintritts- und Austrittsbereiche bilden
dann eine bipolare Gruppe. Der vorangehende Flexk als p-Fleck und der nachfolgende als f-
Fleck bezeichnet. Uber 90 Prozent der Flecken riretis bipolare Gruppen auf. Fir einen
bestimmten Zyklus ist der vorangehende Sonnenfladkder Nordhalbkugel ein magnetischer
Nordpol und der nachfolgende Fleck ein magnetis&ielpol. Auf der Stidhalbkugel der Sonne ist
es dann genau umgekehrt. Nach einem 11-jdhrigenu&ydireht sich das ganze um. Auf der
Nordhalbkugel der Sonne ist der vorangehende Ftarkn ein magnetischer Sidpol und der
nachfolgende Fleck ein magnetischer Nordpol, wobei dann auf der Sddhalbkugel genau
umgekehrt ist. Erst nach zirka 22 Jahren bzw. zaai Zyklen tritt wieder die Ausgangslage ein,
wonach der vorangehende Fleck auf der NordhalbkdgelSonne dann wieder ein magnetischer
Nordpol ist usw. Tatséchlich gibt es daher einenjd®?igen magnetischen Zyklus der
Sonnenaktivitat. Dieser Zyklus wird von weiterenki&n Uberlagert, die noch grof3ere Zeitraume
einnehmen und auf die im Kapitel Solar-terrestresBleziehungen eingegangen wird.
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Bild 4: Sonnenflecken, die hellen Gebiete um dieckén sind sogenannte
Erscheinungen sind miteinander assoziiert. (FotoRalf Schmidt)

4.2 Fackeln

Im Gegensatz zu Sonnenflecken sind Fackeln ausgtri€ébebiete mit hoherer Helligkeit und
Temperatur. lhre Helligkeit ist etwa zehn Prozedidr als die der Photosphére. Im Vergleich zur
Temperatur der Photosphare liegt die Temperatudekeln um einige 100 Kelvin dartber, sie
stellen also eine Uberhitzung der héheren Sonnéigeh dar. Sie treten in der Umgebung der
Sonnenflecken auf und damit in den gleichen hediphischen Breiten wie diese. Am Sonnenrand
sind Fackeln aufgrund des Kontrastes besondergwgbeobachten. Die Lebensdauer der Fackeln
ist grol3er als die der Sonnenflecken, etwa um eiiadator drei. Fackeln zeigen auf kleinen Skalen
keine zusammenhangenden Strukturen. Vielmehr zesgemvie die Granulation der Photosphare
eine kornige Struktur. Es handelt sich bei Facketm tberhitzte Gaszellen, die mehrere 100
Kilometer grol3 sein kdnnen und mit lokalen starkiglagnetfeldern zusammenfallen. Die
Uberwiegende Anzahl der theoretischen Modelle nistehung der Fackeln geht davon aus, dass es
sich hierbei um senkrecht in der Photosphéare umdCteeomosphare stehende Rohren mit einem
magnetischen Fluss handelt, in dem die Konzentratey magnetischen Feldlinien auch hdher sein
durfte. Die lokale Konzentration der Magnetfeldéini bewirkt die Entstehung eines kihleren
Zentrums und von hei3en Flanken. Diese hei3en Etabkden die Innenwande der magnetischen
Flusskonzentration. Fackeln sind nach den gandwedellen die heiRen Innenrander von vertikal
aufsteigenden magnetischen Flusskonzentrationdoh&en Bereich von kleinen Skalen auftreten.
Hier wird dann auch der Zusammenhang mit den Sdlesoken ersichtlich, welche durch das
Austreten und Eintreten von magnetischen Feldliniender Photosphare entstehen. Diese
magnetischen Feldlinien bilden Réhren oder Schiéunh hoher Flussdichte, welche dann fir die
Entstehung von Sonnenflecken und Fackeln veranialogein durften.
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4.3 Protuberanzen

Bei Protuberanzen handelt es sich um Materiewoikeater Korona. Sie unterliegen ebenfalls dem
11-jahrigen Aktivitatszyklus der Sonne und ihr bghaphisches Auftreten entspricht dem der
Sonnenflecken. Protuberanzen entstehen durch Bkasrpentrationen entlang von magnetischen
Feldlinien. Das Sonnenplasma ist aufgrund seinsa#@umensetzung aus geladenen Teilchen an die
Magnetfeldlinien gebunden und bewegt sich an itergtang. Dies bewirkt auch die beobachtbaren
Strukturen der Protuberanzen. Am Sonnenrand ersshesie hell und heben sich gegen den
dunklen Hintergrund ab. Zu beobachten sind sie edéwbei einer totalen Sonnenfinsternis oder im
Licht einer Linie aus der Chromosphare, etwa H-AlpAuf der Sonnenscheibe erscheinen sie
wiederum gegeniber der helleren Photosphare duimkélbsorption, und werden als Filamente
bezeichnet. Es gibt verschiedene Formen von Pratnben. Dieruhenden Protuberanzensind
langlebig und kdénnen eine Lebensdauer von bisreeneiJahr erreichen. Sie erreichen in der Regel
eine Hohe von bis zu 40.000 km und haben eine Diokeetwa 7.000 km. Ruhende Protuberanzen
sind dinn, lamellenartig und mit einer Lange von0.200 km recht lang. Sie entstehen
hauptséachlich in Fleckengruppen und bei Fackeln.di#za Sonne differenziell rotiert, also in
Abhangigkeit von den heliographischen Breiten wsdeiedlich schnell, am Sonnenaquator
schneller als an ihren Polen, ordnen sie sich inpaealleler zum Sonnenéquator aus. Neben den
ruhenden Protuberanzen gibt es nochakven oder eruptiven Protuberanzen welche in der
Regel mit aktiven Fleckengruppen assoziiert singrib¢i gibt es wiederum verschiedene Arten.
Bei den sogenannte®prays kommt es zu einem explosionsartigen Aufstieg vonrénplasma mit
Geschwindigkeiten von etwa 1.000 km/s. Die maxii@bbachtete Hohe betrug 1,5 Millionen
Kilometer, also etwa viermal soviel wie die gewdbimlerreichten Héhen von 40.000 km. Die
sogenannteisurges (Spritzer) erreichen hingegen nur Aufstiegsgeschwindigkeitem 50 bis 200
km/s und treten immer wieder in aktiven Fleckengearpauf. Beim sogenannt&aronalen Regen
strémt Materie regenartig zurtick. Bei den sogeraminbops folgt die Sonnenmaterie den aus der
Photosphare austretenden Magnetfeldlinien, nimnsb atine bogenartige Struktur an. Die
Entstehung der Protuberanzen ist wie im Falle demn8&nflecken und der Fackeln mit dem
Magnetfeld der Sonne verbunden. Sie erscheinen inameder Grenze zwischen Gebieten von
unterschiedlichen magnetischen Polaritdten. InedieSebieten laufen die Feldlinien horizontal
zueinander. Das Plasma wird durch das Magnetfdidlgen und dabei zu einer rund einhundertmal
groReren Dichte konzentriert als die Dichte der ©mmg. Wenn Magnetfeldlinien
unterschiedlicher Polaritat zusammenkommen vereichdie sich (Rekonnexion). Dabei wird
explosionsartig Energie frei, welche dann die Ausaviler Sonnenplasmen antreibt.
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Bilder 5, 6, und 7: Protuberanzen. Sonnenplasmed 81 Magnetfeldlinien festgehalten und
bewegen sich an ihnen entlang. (Fotos von Ralf &tthm




4.4 Sonneneruptionen (Flares und koronale Massenauérfe)

Sonneneruptionen sind der Ausdruck des héchstediugta der Entwicklung eines aktiven
Gebietes. Es handelt sich bei Sonneneruptionen igmstrk konzentrierte, explosionsartige
Freisetzung von Energie im Bereich eines aktivebi€es. Damit verbunden ist der Auswurf von
Sonnenmaterie, bei denen Plasmen aus der Chromespisdzu 300 km/s beschleunigt werden.
Die Eruption erfasst Bereiche von einigen zehntadidélometern und dauert einige Minuten bis
zu einer halben Stunde. Gespeist wird diese Enengitehe eine GréRenordnung von'®bis zu
107° Joule (J) erreicht, von der Energie des Sonnenettedes. Die eruptive Energieausstrahlung
erfolgt in Form von elektromagnetischen Wellen desamten elektromagnetischen Spektrums, in
Form von mechanischen StoRBwellen und durch Emisgmmn Teilchenstrahlung. Zwei Systeme
werden zur Klassifikation von Flares verwendetdér optischen Klassifikation werden die Flares
nach der Quadratflaiche ihres HelligkeitsausbruamsGrad (°) klassifiziert und nach ihrer
Helligkeit. Es wird sozusagen der Glanz der Erupaagegeben. Die Zahlen 1 bis 4 bezeichnen die
Flache des Helligkeitsausbruchs mit zunehmendeR&rbDie Buchstaben f (faint), n (normal) und
b (bright) die Helligkeit. Die hellsten Flares siralso 4b. Des Weiteren gibt es noch die
Rontgenklassifikation. Hier wird der Strahlungsfugm Rontgenbereich (0,1 — 0,8 nm) in
Einheiten von Leistung pro Flache (W/m?) angeberonkfet werden diese Einheiten in
Zehnerpotenzen angegeben, welche mit grol3en Blhamstzezeichnet werden: A, B, C, M und X.
A: 10° W/mz, B: 10’ W/imz2, C: 10° W/m2, M: 10° W/m2 und X: 1¢ W/m2. Ein M8-Flare hat dann
im Bereich von 0,1 bis 0,8 nm einen maximalen $uredsfluss von 80° W/m2.

Eruptionen sind mit folgenden Erscheinungen vereand

* kurzwellige Strahlung unterhalb einer Wellenlangenv200 nm: Sie sind in der
GroRRenordnung wie die Gesamtstrahlung der Sondeegem Bereich.

* Rontgenstrahlung: Erhéhte Rontgenstrahlen, welohder D-Schicht der lonosphare der
Erde eine verstarkte lonisation verursacht, wagotge zu Stérungen des Funkverkehrs
fihren kann.

* Teilchenstrahlung: Teilchen werden bei einer Soangstion mit Geschwindigkeiten von
1.000 bis 2000 km/s ausgestol3en, erreichen naemeliag die Erde und verursachen dort
magnetische Stirme und Polarlichter (griine und Ratlarlichter, hervorgerufen von den
entsprechenden Ubergangen in Sauerstoffatomenrdatmiosphare).

* Radiostrahlung: Hierbei handelt es sich um Racabsiing im Meter-Bereich.

» Kosmische Strahlung: Hierbei handelt es sich umsdiare Komponente der Kosmischen
Strahlung, welche ebenso wie die anderen Komponed&r Kosmischen Strahlung
(galaktische und extra-galaktische) beim Zusamno@nstit Atomen der oberen
Erdatmosphére Sekundarteilchen und Héhenschawsrgrz

Neben den Flares gibt es noch koronale Massenafesimieiner GroRenordnung von'tbis 16°

kg. Hierbei verlasst Materie die Sonne mit Gesclavgkeiten von bis zu 2.000 km/s. Die eruptiven
Flares dirfen von diesen koronalen Massenauswivtarsacht werden. Die magnetischen
Feldlinien sind wahrend einer eruptiven Phase vororkalen Massenauswirfen offen. Danach
schliel3en sie sich wieder, es kommt zur sogenamsgmetischen Rekonnexion und im Ergebnis
zu einem eruptiven Flare.

Bei der sogenannten magnetischen Rekonnexion komihagnetfeldlinien unterschiedlicher
Polaritat zusammen und vernichten sich. Dabei wkplosionsartig Energie frei, welche dann die
Auswirfe der Sonnenplasmen antreibt. Insgesamteddi¢ magnetische Rekonnexion die Ursache
fir Sonneneruptionen sein, so dass folgende Voetaissyen klassifiziert werden kénnen:

* o: ein einzelner dominierender Fleck, in der Rega&rbunden mit einer Plage
entgegengesetzter Polaritat.
* pB: Sonnenfleckenpaar mit entgegengesetzten magnetiseolaritaten.
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* y: komplexe Gruppe mit unregelmalRiger Verteilungrdagnetischen Polaritaten.
* &: Umbrae mit entgegengesetzten magnetischen Ribariin einer einzigen Penumbra.

In der d-Konfiguration treten Eruptionen am hauggsauf, da hier zwei Pole mit starken vertikalen
magnetischen Feldern nahe beieinander sind. Fodg&miderien kénnen fir das Auftreten von
Sonneneruptionen angeben werden:

e grol3es-Flecken,
* Umbrae mit grof3en Elongationen (Auslenkungen),

* hohe Scherung im transversalen Feld oder einerkestaGradienten (Anstieg) im
longitudinalen Feld,

» grolRe Sonnenflecken haben immer starke Flares.

Bild 8: Sonneneruptionen mit dem Ausstol3 von Sonragarie (Bild: Ralf Schmidt)

4.5 Die Radio- und Rontgenstrahlung der Sonne
Die Sonne strahlt elektromagnetische Strahlungesamten Spektrum dieser Strahlung ab. Neben

der Strahlung im optischen Bereich soll hier digiRstrahlung und Roéntgenstrahlung der Sonne
hervorgehoben werden.

Im Falle der Radiostrahlung der Sonne muss zwiselrer langsam variablen Komponenten dieser
Strahlung und Radiostrahlungsausbriichen (Burstdgrsochieden werden. Bei der ersteren
Komponente dirfte es sich um thermische Strahlwsgogr Korona-Kondensation handeln, deren
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Temperatur etwa 100 Millionen Kelvin betragt. Smrkmt hauptsachlich aus diskreten Bereichen
der Sonnenatmosphare, in denen sich auch Flecketgdiefinden. Der Strahlungsstrom dieser
Komponente der Radiostrahlung zeigt eine enge kaima mit der Fleckenrelativzahl. Ihre
Wellenlange liegt bei 1 bis 100 cm, wobei ihr Maximm bei 15 cm liegt. Bei den
Radiostrahlungsausbriichen liegt die Wellenlangeadegesandten Radiostrahlung bei 1 cm bis 15
m und deckt damit einen gré3eren Bereich des Rpelbsims ab. Im Zentimeter-Bereich steigt die
Intensitat der Radiostrahlung um das 20- bis 46daan Meter-Bereich um das 100.000-fache an.
Es gibt unterschiedliche Arten von Radiobursts ungrschiedliche Ursachen. So sind Radiobursts
in der Regel nicht thermischer Art, sondern werdkmch Plasmaschwingungen und schnell
bewegte Elektronen in einem Magnetfeld verursaahtFalle von Plasmaschwingungen bewegen
sich die negativ geladenen Elektronen gegenuber plesitiv geladenen Atomkernen bzw.
Atomrimpfen (lonen). Dabei wird nicht-thermische diatrahlung erzeugt. Je hoher die
Elektronendichte ist, umso hoher ist auch die Feagquder Plasmaschwingungen. Von innen nach
aulBen nimmt die Elektronendichte allerdings ab daciit auch die Plasmaschwingungen. Im
anderen Fall bewegen sich Elektronen entlang vognigiieldlinien bzw. sie werden beschleunigt.
Die Elektronen bewegen sich spiralformig um die Netfeldlinien herum. In diesem Fall geben
die Elektronen nicht-thermische Synchrotronstrafjlun Radiobereich ab. Es gibt insgesamt vier
Typen von Radiobursts und einen sogenannten Noase1$n Meter-Bereich.

Die Rontgenstrahlung wird von der sehr heiRen Karahgestrahlt, welche eine Temperatur von
etwa 100 Millionen Kelvin hat. Es handelt sich alsm thermische Strahlung. Der Faktor der
Variation von ultravioletter Sonnenstrahlung waltreines elfjahrigen Zyklus betragt etwa zwei,
im Falle der Rontgenstrahlung der Sonne betragFdktor 100 und zeigt damit eine sehr deutliche
Korrelation mit der Sonnenaktivitat. Bereits im ErMapitel zum Aufbau der Sonnenatmosphare
wurde darauf hingewiesen, dass die Struktur den&akorona ebenfalls eine Korrelation mit der
Sonnenaktivitat zeigt. Die Energie der Rontgenstrady wird in Kilo-Elektronenvolt (keV)
angegeben, wahrend die Energie von Gamma-Strahlbergits im Bereich von Mega-
Elektronenvolt (MeV) liegt. Ein Elektronenvolt islie Energie, die ein Elektron mit der
Elementarladung von 1,602° Coulomb (C) in einem elektrischen Feld von eineoit (V)
erfahrt. Ein Elektronenvolt entspricht einer Energion 1,6020%° J und ein keV einer von
1,60210'° J. Bei einem Energiebereich von 10 bis 100 ke\dwipn harter Rontgenstrahlung und
in einem Energiebereich von 1 bis 10 keV von weidd@ntgenstrahlung gesprochen. Im Falle von
Flares wird in der impulsiven Anfangsphase zunablaste Rontgenstrahlung freigesetzt, wahrend
weiche Rontgenstrahlung zeitverzogert, meist umigeirMinuten, am Maximum des Flares
emittiert wird. Fur die Entstehung von Réntgendtrag kommen folgende Mechanismen in Frage:

» thermische Bremsstrahlung: Wasserstoffkerne (Pestprziehen freie Elektronen an, die
dabei ihre Geschwindigkeit andern bzw. abgebrenmetden und aufgrund ihrer hohen
thermischen Ausgangsgeschwindigkeit Rontgenstrghkemittieren. Bei der thermischen
Bremsstrahlung besitzen die Teilchen des emittdeen Plasmas eine definierte
Geschwindigkeit und ihre Verteilung gentigt der sagmten Maxwell-Verteilung, welche
die energetische Verteilung in Abhangigkeit von Bemperatur angibt.

* Nicht-thermische Bremsstrahlung: Elektronen mitrskbher Energie, welche nicht der
Maxwell-Verteilung genigen.

» Synchrotronstrahlung: Elektronen mit sehr hohenc®smdigkeiten werden entlang von
Magnetfeldlinien beschleunigt und strahlen dabeitathermische Synchrotronstrahlung im
Rontgenbereich ab. Dabei werden diese elektromaghet Wellen von hoher Energie
tangential zur Bewegungsrichtung der Elektronertesrti
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5.0 Solar-terrestrische Beziehungen

Die Sonne ist der Stern, welcher das Leben auEd#e erst ermdglicht. Ohne die Sonne hétte sich
auf der Erde kein Leben entwickeln kbnnen. Auchhevi®mn den Menschen genutzte Energiequellen
gehen letztendlich auf Sonnenenergie zuriick. Nerkdirnenergie und die Energie aufgrund der
Nutzung der Gezeiten (Gezeitenkraftwerke) gehemtnauf Sonnenenergie zurtick. Die Erde
empfangt von der Sonne eine Leistung von etwd @,8W. Ein Grofteil davon, etwa TOW wird

in die kinetische Energie der Luftbewegungen umigésauf der Erde kommt durchschnittlich ein
Strahlungsfluss von 1.367 W/m2 an. Dieser Wertulbend auf den mittleren Abstand von Erde und
Sonne, wird als Solarkonstante bezeichnet. Strengrgmen ist dies keine Konstante, da der Wert
aufgrund der Variation der Entfernung Erde — Soebenfalls variiert und auch der Zustand der
Atmosphare (z.B. die Bewolkung) Einfluss hat. Die@Gtation der Sonne hat ebenfalls Einfluss auf
die Erde. Zunachst zwingt sie die Erde auf ein¢ kasisformige Bahn und liefert damit einen
Beitrag zu einem stabilen Klima auf der Erde. Arahden Gezeiten auf der Erde liefert die Sonne
einen Beitrag. Zwar wirkt die Gravitation des Mosdeufgrund seiner relativen Nahe zur Erde
wesentlich starker, doch Beeinflussen die Stelldeg Mondes und der Sonne zueinander die
Intensitat der Gezeiten. Wirken ihre Krafte zusamma@ann entsteht eine sogenannte und im
durchschnitt héhere Springtide (Springflut). Wirksie gegeneinander, da Mond und Sonne in
einem Winkel von 90° zueinanderstehen, entstelg sagenannte und im durchschnitt niedrigere
Nipptide (Nippflut).

Der solare Strahlungsfluss (die solare Irradiamzguliegt leichten Schwankungen. Anderungen der
Irradianz gehen auf Sonnenflecken, Fackeln, vonSdgrergranulation hervorgerufene Netzwerke,
Einflisse von Magnetfeldern auf den konvektiven Mftuss und auch auf nicht-magnetische
Einflusse zuriick. So kann eine Anderung der Sonrareng um 0,1 Prozent zu einer
Temperaturanderung auf der Erde um 0,2° K bzw®@fRhren. Zur Zeit eines Aktivitatsmaximums
ist die Sonne etwa um 0,1 Prozent heller. Seit 1880nt die Sonnenaktivitat insgesamt zu, so dass
ein kleiner Teil des Temperaturanstiegs auf deefuth darauf zurtickgefiihrt werden kann. Neben
dem 11-jahrigen Aktivitatszyklus der Sonne, in @esdaximum besonders viele Sonnenflecken
auftreten, durfte es noch einen 90-jahrigen Gletpgklus (nach dem Astronomen Wolfgang
GleiBberg) geben sowie langere Phasen mit besomngensger oder hoher Sonnenaktivitat. So
konnten in den Phasen mit besonders geringer Sektratdt fur mehrere Jahrzehnte keine
Sonnenflecken beobachtet werden. Diese Phasen:waren

e Maunder-Minimum (1645 — 1715)

e Sporer-Minimum (1460 — 1550)

» Mittelalterliches Maximum (1100 — 1250)
* ROmisches Maximum (20 — 80)

Diese Phasen scheinen auch Einfluss auf das Eraldimhaben. So kam es wahrend des Maunder-
Minimums zu einer kleinen Eiszeit in Europa. Waltreles Mittelalterlichen Maximums gab es
eine ungewodhnlich warme Klimaperiode auf der Etok, der z.B. Gronland eisfrei und damit
tatsachlich eine grine Insel war. Es scheint elvesammenhang zwischen dem Klima auf der Erde
und der Sonnenaktivitdt zu geben. Eine hbéhere Swktgitat durfte im Ergebnis zu einem
warmeren Klima auf der Erde bzw. zu héheren Erdegatpren fuhren. Trotz der Sonnenflecken,
welche ja um etwa 1.000 K kihler sind, dirfte digalsungsleistung der Sonne bei einem
Aktivitatsmaximum hoher sein. Denn das von den $aflacken hervorgerufene Strahlungsdefizit
wird durch die erhdéhte Abstrahlung in den helled tiri3en Fackelgebieten Gberkompensiert.

Der 11-jahrige Aktivitatszyklus der Sonne spiegatth auch in der Struktur der Jahresringe von
Baumen wider. Auch die besonderen Phasen der Sakinatét, etwa das Maunder-Minimum,
spiegeln sich dort wider. Des Weiteren gibt es n@hen Zusammenhang zwischen der
Konzentration von radioaktivem Kohlenstoff-14 in uBaringen und der Sonnenaktivitat. Die
Sonnenaktivitat ist mit dem Magnetfeld der Sonnevepft.
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Das interplanetare Magnetfeld ist bei hoherer Soakivitat dichter als bei niedrigerer Aktivitat.
In Folge kdonnen weniger Teilchen der Kosmischeraltbing die Erde erreichen. Im Ergebnis
entsteht das C-14 aus einem Zusammenstof3 von éeertnon mit einem Stickstoff-14-Atom in
der Erdatmosphare. Das Neutron wiederum entstel8etundarteilchen aus einer Wechselwirkung
der Kosmischen Strahlung mit der Erdatmosphéare.Hll@nzen nehmen unter anderem auch das
radioaktive C-14 auf. Bei hoherer Sonnenaktivitatseeht im Ergebnis weniger C-14 als bei
niedrigerer Aktivitat und das lasst sich messenfigten wir in der Pflanzenwelt hinweise auf den
Aktivitatszyklus der Sonne.

Der aus geladenen Teilchen (Protonen, Alpha-TeilchEerne schwererer Elemente und
Elektronen) bestehende Sonnenwind wechselwirkt Bbmit dem Erdmagnetfeld als auch mit der
Atmosphéare der Erde. Die Magnetosphéare der Erde avif der sonnenzugewandten Seite der Erde
gestaucht, wahrend sich auf der sonnenabgewandtiéem &n Schweif bildet. Der Sonnenwind
kann in der Erdatmosphare Strome erzeugen. Dieseekd wiederum Uberspannungen in
Uberlandleitungen induzieren, Transformatoren deest und damit die Stromversorgung in den
betroffenen Gebieten lahmlegen. Ein anderes Phamomuede bereits angesprochen. Bei Flares
wird Rontgenstrahlung emittiert, welche die loneht® in der Erdatmosphare erhoht. Es kann
dabei zu plétzlich autkommenden Stérungen der Iphéage kommen. In Folge kdnnen Funksignale
in der D-Schicht absorbiert und damit der Funkvierkgestort werden. Auf der anderen Seite
werden bei einem Aktivitatsmaximum hohere Frequenamn Radiostrahlung reflektiert und damit
deren Reichweite erhoht. Selbst die Stérung von @aemn ist durch die energiereichen Teilchen
des Sonnenwindes mdglich. So kommt es zum Effekisdgenannten Bit-Umkehr und damit zu
falschen Befehlen. Durch die erhéhte kurzwelligeal@ting wird die obere Erdatmosphare erhitzt
und dehnt sich aus. In Folge kénnen erdnahe Satedibbgebremst werden und abstlrzen. Intensive
Teilchenstrahlung ist auch gefahrlich fir Lebewesesbesondere fur Raumfahrer, so dass auf das
sogenannte Weltraumwetter, unter dem die obereigrtisee dieses Abschnitts zusammengefasst
werden, besonders geachtet werden muss. Dahedasrilveltraumwetter beobachtet und versucht,
Vorhersagen Uber dessen Entwicklung zu machen.

Besonders eindrucksvoll ist noch eine andere Wéehkeng des Sonnenwindes mit der
Erdatmosphére, die Polarlichter. Sie entstehen,nweie elektrisch geladenen Teilchen des
Sonnenwindes vom Magnetfeld der Erde eingefangensimentlang der Magnetfeldlinien auf die
obere Erdatmosphéare treffen. Die hochenergetis@edohen ionisieren in Folge Stickstoff- und
Sauerstoffatome der Erde. Nach kurzer Zeit erf@goch wieder die Rekombination, d.h. die
Elektronen werden wieder von den Stickstoff- unde3stoffionen eingefangen. Dabei wird Licht
in Form von verschiedenen Wellenlangen bzw. Frepererbzw. Farben emittiert. So entsteht
grines und rotes Polarlicht durch Sauerstoff, Idaued violettes Licht durch Stickstoff.
Polarlichter leuchten nicht nur im optischen Bengisondern kénnen auch im unsichtbaren
langwelligen und kurzwelligen Bereich, etwa im altioletten und Rontgenbereich, strahlen. Da die
Magnetfeldlinien der Erde an den jeweiligen Erdpokntreten, die geladenen Teilchen sich
entsprechend dort entlang bewegen, kommen Polatittauptsachlich in den Polargebieten und
hoheren geographischen Breiten vor. Da der Sonmehwmit der Aktivitdt der Sonne korreliert ist,
kommen Polarlichter auch besonders bei einem Aktsmaximum der Sonne vor.
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6.0 Die weitere Entwicklung der Sonne und ihr Ende

Die Sonne befindet sich in etwa in der Halfte ihtesbenszeit als Hauptreihenstern, wo sie
Wasserstoff in Helium fusioniert. Der Begriff Hatgihe markiert alle Sterne, die ihre Energie
durch Kernfusion von Wasserstoff in Helium erzeudggterne werden nach ihrer Farbe bzw. ihrer
Oberflachentemperatur und dem Aussehen ihres $e&tin Spektralklassen eingeteilt. Diese
werden mit Buchstaben gekennzeichnet. Die wicldigSpektralklassen sind: O, B, A, F, G, K, und
M.

O B A F G KM

SPEKTRALKLASSEN

Bild 9: Die Spektralklassen

Die Leuchtkraft eines Sterns héngt von seiner Maksele mehr Masse ein Stern hat, desto grol3er
ist seine Energieproduktion und desto kleiner isines Lebenszeit bzw. Verweilzeit als
Hauptreihenstern. Die Spektralklassen sind vongvbnach abnehmender Masse und Temperatur
der Sterne geordnet. O-Sterne sind blauliche Stembhéberflachentemperaturen von 30.000 bis
50.000 Kelvin (K) und haben typischerweise 60 Sonmessen. M-Sterne hingegen sind rotliche
Sterne mit Oberflachentemperaturen von 2.000 b5®.K und haben typischerweise 0,3
Sonnenmassen. Unsere Sonne gehdrt dem Spektralgyp @d hat eine Oberflachentemperatur
von 5.800 K. O-Sterne haben eine Lebensdauer vdwemen Millionen Jahren, wahrend die der
M-Sterne zirka 100 Milliarden Jahre betragt. G-&ewie unsere Sonne haben eine Lebensdauer
von rund 10 Milliarden Jahren.

Sterne kénnen in einem Diagramm eingetragen werdlghder Abszisse (waagerechte Achse, x-

Achse) stehen die Spektralklassen bzw. die Farlzen ie Temperaturen und auf der Ordinate
(senkrechte Achse, y-Achse) die absolute Helligkeitim Falle, dass Spektralklasse und Helligkeit
gegeneinander aufgetragen werden, wird von einemzsiring-Russell-Diagramm gesprochen.

Alternativ kann statt der Spektralklasse auch @id€& gegen die Helligkeit aufgetragen werden. In
diesem Fall wird von einem Farben-Helligkeits-Demgm gesprochen. Jeder Stern hat eine
bestimmte Oberflachentemperatur bzw. Spektralklasseeine bestimmte absolute Helligkeit und

kann als Punkt in dieses Diagramm eingetragen werde Falle der Sonne ist es der Spektraltyp
G2 und eine absolute Helligkeit vori"84. Sterne der Spektralklassen O bis M, welche &vassf

in Helium fusionieren, bilden in dem Diagramm eReihe, welche links oben anfangt und rechts
unten aufhort. Diese Reihe wird Hauptreihe gendbig.Sonne befinde sich als Punkt etwa in der
Mitte dieser Reihe.
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Leuchtkraft -

Spektralklasse

Bild 10: Das Herzsprung-Russell-Diagramm / Queldlikipedia

Hauptreihensterne sind im Prinzip reguléare Stermteumterschiedlicher Masse, Temperatur und
Lebensdauer. Doch erzeugen sie alle ihre Energiehdgiernfusion von Wasserstoff in Helium.
Insgesamt wird sich die Sonne etwa zehn Milliardehre auf der Hauptreihe befinden, wovon sie
schon zirka die Halfte der Zeit hinter sich hatefdings entwickelt sich dabei die Strahlungskraft
der Sonne. Seit ihrer Entstehung bis heute hat imechtkraft um zirka 20 — 30 Prozent
zugenommen und wird weiter zunehmen. In zirka 100idien Jahren dirfte das Leben auf der
Erde aufgrund der noch starkeren Leuchtkraft dem8ainmaoglich werden. Bei ihrer Entstehung
betrug die Sonnenleuchtkraft 0,7..LHeute hat sie den Definitionswert 1o LAm Ende ihres
Hauptreihenstadiums wird die Sonnenleuchtkraft 2@Lc liegen. Ihr Radius entwickelte bzw.
entwickelt sich in diesem Zeitraum von 0,9 bis RgUrsache fur den Anstieg von Leuchtkraft und
Radius ist die Zunahme der Heliumkonzentration iomr&nkern aufgrund der Kernfusion. Die
Kernfusionsrate von H zu He nimmt aus diesem Gruaigeso dass die Temperatur im Kern sinkt
und der Gravitationsdruck nicht mehr ausgeglichenden kann. Der Kern kontrahiert, Druck und
Temperatur steigen wieder und im Ergebnis nimmt Flisionsrate zu. Es wird mehr Energie
erzeugt und die Leuchtkraft der Sonne steigt. [@aStihichten um den Sonnenkern starker erhitzt
werden, dehnen sie sich aus und damit erh6ht sicih @er Radius der Sonne.
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In zirka 5 Milliarden Jahren wird sich der Kern rilelium angereichert haben, so dass sich die
Zone des Wasserstofforennens nach aul3en schidbalde erhitzen sich die die darlber liegenden
Schichten noch mehr und dehnen sich massiv audieDlaeuchtkraft der Sonne gleich bleibt, sinkt
aufgrund der gréf3eren Sonnenoberflache ihre Olobdlitemperatur. Die Sonne ist zu einem Roten
Riesen geworden. Der Heliumkern kontrahiert so We# eine Kerntemperatur von 100 Millionen
Kelvin erreicht wird. Dann fusioniert Helium zu Kehstoff. Ein Teil des entstandenen
Kohlenstoffs kann mit Helium noch weiter zu Saugfdusionieren.

32He4—> 6012+ Y
6C12+2He4 ) 8016 +Y

Sonnenalter in Mio. a 4.(‘500 5.|500 6.|500 12.30
he‘ute +3|0°C +1|OO°C

letzter Abschnitt vergroBert

i12.300 ~12.4SA-{

Hauptreihenstern Ubergangsphase Roter Riese Helium-Kernbrennen Helium-Schalenbrennen Instabile Phase Ubergang
ca. 11,0 Mrd. a ca. 700 Mio. a ca. 600 Mio. a ca. 111 Mio a ca. 20 Mio. a ca. 500.000 a ca. 100.000 a

Bild 11: Die Entwicklung der Sonne / Quelle: Wikga

In diesem Stadium ist die Sonne kein Hauptreihensteehr. Das Riesenstadium der Sonne wird
zirka 600 Millionen Jahre andauern. Zunehmend wairch der Wasserstoff in den schalenférmigen
Brennzonen um den Heliumkern und das Helium im Ksaist aufgebraucht. In Folge wird der

Stern instabil. Er kann mehrere Male kontrahierad sich wieder aufblahen. Ein Stern von der
Masse der Sonne kann letztendlich nicht gentigendkDaiufbauen, um noch weitere Kernfusionen,
etwa von Kohlenstoff und Sauerstoff zu Elementeh moch héherer Massenzahl zu starten. Am
Ende wird die auRere Sonnenhiille abgestoRen uiides sich ein planetarischer Nebel. Ubrig

bleibt ein sogenannter Weil3er Zwerg. Dieser hatnoeh einen Durchmesser von mehreren 1.000
Kilometern. Die Stabilitat dieses Weil3en Zwergeésgjisasntenmechanischer Natur und beruht auf ein
entartetes Elektronengas. Aufgrund der GesetzeQ@entenmechanik kénnen Elektronen nur
bestimmte Quantenzustédnde besetzen, jedoch kaan @athntenzustand nur von einem Elektron
besetzt werden. Diese Eigenschaft der Elektroneaugt einen Druck, welcher der Gravitation

entgegenwirkt und damit zu einem neuen Gleichgewfghrt. Diese Eigenschaften machen sich
erst bei hohen Dricken bzw. bei einer stark komieritan Materie bemerkbar. Wenn aufgrund der
Rahmenbedingungen entsprechende Eigenschafterebekldkironen auftreten, wird von einem

entarteten Elektronengas gesprochen. Der Weil3egZkidnt langsam aus und wird dann zu einem
sogenannten Schwarzen Zwerg.

Lebenszyklus
der Sonne Heute

Foeo o0 0o 0 O ..
quﬁler Zmnrq

Planetarer Nebel

Geburt 1 2 3 4 5 6 7 8 9 14

Milliarden Jahre

Bild 12: Der Lebenszyklus der Sonne / Quelle: Wekia
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7.0 Schlusswort

Diese Abhandlung Uber die Sonne stellt eine Literatherche dar. Die hierfir verwendete
Literatur ist im Literaturverzeichnis angegeben waighet sich auch fir die weitere Vertiefung des
Themas. Die Sonne ist flr uns ein besonderer Stamméchst einmal gabe es ohne die Sonne kein
Leben auf der Erde und ich kdnnte damit im Ergelbnish nicht diese Abhandlung schreiben. Des
Weiteren ist die Sonne der einzige Stern, auf demBmzelheiten detailliert erforschen kdnnen.
Neben der erdgebundenen Beobachtung erlangt mittiler auch die Erforschung der Sonne durch
Satelliten und Raumsonden eine immer grof3ere BedgutDie Sonne ist ein gewdhnlicher
Hauptreihenstern. Die Modelle zur Entstehung undwieklung der Sterne kdonnen wir an ihr
detailliert studieren. Die Sonne dient auch als $falft zur Beschreibung der Sterne, indem wir ihre
Massen, Radien und Leuchtkrafte in Sonnenmasseny), (Msonnenradien (& und
Sonnenleuchtkrafte @) angeben. Sterne entwickeln sich. Sie werden geborerbringen eine
bestimmte Zeit auf der Hauptreihe und sterben damder. Die Sonne wurde vor zirka funf
Milliarden Jahren geboren und sie hat etwa dieteldlfres Lebens hinter sich. Sie ist bereits ein
Stern der dritten Generation. Sie selbst verdahké iExistenz einem sterbenden, sehr viel
massereicheren Stern, welcher als Supernova enddtelie Entstehung der Sonne triggerte. Mit
der Sternentwicklung ist Entstehung von Planetem vrbunden, so dass es ohne unsere Sonne
auch unser Planetensystem und damit die Erde géthe. Die Wechselwirkungen zwischen Erde
und Sonne sind vielseitig. Die Beobachtung des fa@wetters gehoért heute zum Alltag der
Wissenschaft und Forschung. Das Weltraumwetter duneth den Sonnenwind, einen Strom von
geladenen Teilchen hervorgerufen und hat auch u&sflauf unserer Technologie, indem es
Storungen verursachen kann. Eines Tages wird diei€kung der Sonne allerdings dem Leben
auf der Erde ein Ende bereiten, da die Sonnenlkiadhtufgrund innerer Prozesse zunehmen wird.
Unsere Existenz ist also eng mit der Entwicklung $enne verkniupft. Doch noch existieren wir,
kénnen Wissenschaft und Forschung betreiben. Degeife konnte ich aus diesem Grund eine
Abhandlung schreiben, wobei ich wieder wertvolléfédhatte. Fir das Korrekturlesen mochte ich
Stefan Antheck wieder sehr danken. Des Weiterenhtedich Ralf Schmidt sehr danken, einem
professionellen Astrofotographen, welcher mir ddeewertvolle Bilder flr diese Abhandlung zur
Verfligung stellte.

Bild 13: GroRRenverhaltnisse zum Sonnenradius (valih &hmidt)
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Bild 14: Die Photosphére der Sonne. Deutlich is¢ diornige Struktur, die
Granulation erkennbar. (Foto von Ralf Schmidt)
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