Sonnenbeobachtung mit einfachen Mitteln

Beobachtung der Sonnenflecken,

Nachweis der Sonnenrotation,

Analyse des Sonnenspektrums,
Abschétzung der solaren Strahlungsleistung
und der Oberflachentemperatur

In diesem Aufsatz werden Mdglichkeiten der Sonnenbeobachtung beschrieben, die mit mdglichst geringem
technischem Aufwand machbar sind. Sie kdnnen mit wenig Zeit und Geld auch in der Schule durchgefihrt
werden, sofern ein parallaktisch montiertes Fernrohr und ein Handspektroskop vorhanden sind.

Beschrieben werden die Projektionsmethode, die Dokumentation von Sonnenflecken und ihrer Wanderung tiber
die Sonnenscheibe und die Beobachtung des Sonnenspektrums. Bilder zur Dokumentation der Sonnenflecken
und des Spektrums werden mit einer handel stiblichen Digitalkamera geschossen, die freihdndig hinters Okular
des Fernrohrs bzw. des Spektroskops gehalten wird. Die Qualitét dieser Aufnahmen ist nicht herausragend, aber
vollig hinreichend fir eine Auswertung. Ergénzend werden einige Betrachtungen zur Strahlungsleistung der
Sonne und zu ihrer Position im Hertzsprung-Russel-Diagramm durchgefiihrt.
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1) Die Anfénge der Sonnenbeobachtung

Schon vor vielen tausend Jahren versuchten Menschen sich ein genaues Bild tiber die Sonne
und ihren Lauf am Himmel zu machen. Es gibt viele Hinterlassenschaften vergangener
Kulturen, die eindeutig deren Interesse an unserem Zentralgestirn oder sogar eine Verehrung
beweisen. Naheliegende Beispiele sind die Himmelsscheibe von Nebra, Uberreste alter
Sonnenobservatorien aus préahistorischer Zeit wie z.B. Stonehenge oder die Anbetung von
Sonnengottheiten in vielen Kulturen wie z.B. bei den Inkas, Mayas, Azteken, Babyloniern,
Agyptern, Griechen und Rémern.

S~
Himmelsscheibe Kreisanlage Stonehenge Griechischer nnengott nnengottheit der
von Nebra in Stidengland Helios Inka

Wie aber haben friihe Kulturen ohne jedes technische Hilfsmittel die Sonne beobachtet?
Schon ein kurzer Blick auf die gleif3ende Sonnenscheibe reicht aus, um die Augen zu
schadigen. Darauf gibt es mehrere Antworten: So fand zum Einen meistens nur eine indirekte
Beobachtung statt, d.h. die Sonne wurde nie direkt auf duf3ere Merkmale hin beobachtet.
Stattdessen wurde viel mehr Wert auf ihre Bewegung und ihre Bahn am Himmel gelegt, z.B.
durch die Beobachtung des Schattenlaufs oder der am Horizont im Lauf eines Jahres
wechselnden Auf- und Untergangsorte.

Zum anderen gibt es Situationen in denen gefahrlos in die Sonne geschaut werden kann, so
zum Beispiel wahrend eines Sonnenunterganges oder bei einer Verdunkelung der Sonne durch
Rauch oder Bewolkung. Es gibt sogar 2000 Jahre alte Aufzeichnungen aus China, in denen
von Sonnenflecken berichtet wird.

Auszeichnung einer Richtung Durch Wolken abgedémpft% Mit blofzen Auge
Sonnenlaufs anhand des  durch die untergehende Sonne  Sonne bei einer partiellen sichtbarer Sonnenfleck
Schattenwurfs bei der Sonnenwende Finsternis auf der Sonnenscheibe

Auch in Europawurden frih Sonnenflecken beobachtet, z.B. im 12. Jahrhundert von John of
Worcester. Allerdings blieb seine Beobachtung weithin unbeachtet, da eine nicht vollkommen
makellose Sonne zur damaligen Zeit unvorstellbar war. Johannes Kepler vermutete im Jahr
1607 einen Merkurdurchgang vor der Sonne, wovon er in seiner Schrift ... de mercurisin



sole" berichtet. Das schwarze Plnktchen, das er auf der Sonnenscheibe ausgemacht haben
wollte, konnte aber unmoglich der Merkur sein. Vermutlich hat Kepler einen grof3en
Sonnenfleck gesehen.

Gegenstand systematischer Beobachtungen wurden die Sonnenflecken erst im frihen 17.
Jahrhundert mit der Erfindung des Teleskops. Galileo Galile fertigte 1612 zahlreiche
Zeichnungen von einer mit Flecken Uberséten Sonne an, mit deren Hilfe sich die Eigenrotation
der Sonne feststellen lief3. Er projizierte das Sonnenbild t&glich mit einem Fernrohr und
zeichnete es ab. Die im Abschnitt 4 beschriebene Messreihe zur Bestimmung der
Rotationsdauer der Sonne in mittleren heliographischen Breiten folgt seinem Vorbild.
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Eines der von Galilei benutzten Fernrohre Zeichnung der mit Flecken tibersdten Sonne von Galilei

Den Versuchsaufbau einer Sonnenprojektion zeigen die beiden folgenden Gemalde, in denen
die erstmalige Beobachtung eines Venustransits vor der Sonne durch William Crabtree und
Jeremiah Horrocks im Jahre 1639 festgehalten ist. Bei dieser Beobachtung geht esum die
Beobachtung der in unterer Konjunktion vor der Sonne vorbeiziehenden Venus - ein dul3erst
seltenes Ereignis -, nicht um den Nachweis von Sonnenflecken. Die Projektionsmethode ist
fur die Beobachtung beider Phanomene ideal geeignet.

William Crabtree beobachtet den Venustransit von 1639; Gemélde Jeremiah Horrocks bei der
von F. M. Brown im Rathaus von Manchester Dokumentation des Venustransits von
1639; Geméalde von JW. Lavender



2) Sonnenbeobachtung in heutiger Zeit

Sonnenbeobachtungen sind in der heutigen Zeit natirlich um ein Vielfaches professioneller
und auch sicherer asvor ein paar hundert Jahren. Man benutzt dazu spezielle

Sonnentel eskope in turmahnlichen Sonnenwarten, Spektrographen zur Zerlegung des
Sonnenlichtesin alle Farben des sichtbaren Spektrums oder Satelliten mit Nachwei sgeréten
fur verschiedenste Spektralbereiche des Sonnenlichtes bzw. die Magnetfeldstérke an ihrer
Oberflache, um nur einige der wichtigsten Beobachtungsmaoglichkeiten zu nennen.

Der Einstein-Turmin Moes Tumteakop Der Satellit SOHO Grafik der beiden

Potsdam, ein spezielles der Sonnenforschung auf STEREO-Satelliten bei
Sonnenobservatorium Teneriffa der Sonnenbeobachtung

Im Jahr 1995 wurde der Satellit SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory) in einen Orbit
innerhalb der Erdbahn um die Sonne gebracht. Er richtet andauernd zwolf verschiedene
Messinstrumente auf die Sonne, deren Daten frei im Internet zuganglich sind
(http://sohowww.nascom.nasa.gov/data/real time-images.html). Die folgenden Bilder zeigen
die Sonne in verschiedenen Wellenlangen am 8. Juli 2009. Die Fleckengruppe (rechts unten),
die auch bel den eigenen Beobachtungen in dieser Arbeit dokumentiert wurde ist jeweils
deutlich zu erkennen, sowohl im sichtbaren und im ultravioletten Licht als auch im
Magnetogramm.

SOHO-Aufnahme bei 677 nm  SOHO-Aufnahme bei SOHO-Aufnahme bei SOHO-Magnetogramm
(MDI Continuum) 19,5 nm (UV) 30,4 nm (UV) der Sonne

Die zwei Satelliten der STEREO-Mission (Solar TErrestrial RElations Observatory)
betrachten seit ihrem Start im Jahr 2006 die Sonne aus unterschiedlichen Blickwinkeln und
kdnnen somit ein dreidimensionales Bild unseres nachsten Sternes mit seinen Gasauswrfen
liefern (www.nasa.gov/mission_pages/stereo/main/index.html).

Im Amateur- und Bildungsbereich wird weiterhin oft die Sonnenprojektion eingesetzt, aber
auch spezielle Glas- oder Folienfilter, die vor das Fernrohrobjektiv gebracht werden und das
Sonnenlicht abschwéchen. Da ein ungeschiitzter Blick in die Sonne die Augen zerstoren kann,



muss man bei der Sonnenbeobachtung immer an die eigene Sicherheit denken bzw. an die des
Publikums, wenn man 6ffentliche Beobachtungen durchfihrt. Fur die Beobachtung der
partiellen Phase einer Sonnenfinsternis z.B. gibt es kostengtinstige "Finsternisbrillen” mit
einer geeigneten Schutzfolie. Mit diesen Brillen kann man oft auch ohne weitere Hilfe eines
Fernrohrs grof3e Sonnenflecken auf der Sonne sehen. Man sollte aber niemals mit einer
solchen Brille auf der Nase durch ein Fernrohr schauen, well das geblndelte Sonnenlicht, das
das Fernrohr verlésst, die Filterfolie sofort zerstéren wirde und das Auge ungeschiitzt einer
Strahlung ausgesetzt wére, die ohne weiteres Papier entziinden konnte. Will man die Sonne
durch ein Fernrohr beobachten, so muss ein entsprechender Sonnenfilter vor dem
Fernrohrobjektiv angebracht werden!
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Gléserner Sonnenfilter vor dem Sonnenfinsternisbrille aus verschiedenen Filterfolien. Diese
Haupttel eskop der Sternwarte Folienfilter sind preisglinstige Alternativen zu Glasfiltern und
Recklinghausen kdnnen auch vor dem Fernrohrobjektiv verwendet werden.

3) Eigene Sonnenbeobachtungen mit der Projektionsmethode

Die Projektionsmethode fufdt, wie der der Name es besagt, auf einer Projektion der Sonne.
Diese Projektion kann durch ein Fernrohr oder ein Fernglas erfolgen, das Prinzip jedoch ist
immer dasselbe: Das Licht der Sonne fallt durch das Objektiv in das Fernrohr, wird dabel im
Brennpunkt des Objektivs geblndelt, wo ein kleines Bild der Sonne entsteht, das dann mit
dem Okular vergrof3ert wird. Man blickt nicht wie bel der gewdhnlichen Fernrohrbeobachtung
in das Okular hinein, sondern lasst das gleif3ende Sonnenlicht auf einen Projektionsschirm
falen, auf dem das Bild scharf gestellt wird. Auf diesem Projektionsschirm ist nach
Moglichkeit eine beschreibbare Unterlage angebracht, um die Sonnenposition und die Lage
der Sonnenflecken auf der Sonnenscheibe einzeichnen zu kdnnen.

Objektiv Brennpunkt
Sonne Projektionsschirm
mit Sonnenbild

Projektion der Sonne mit einem Fernrohr auf einem Schirm
(Zeichnung entnommen aus W. Strickling, Sonnenbeobachtung fir Amateure)



Mit einem Keplerschen Fernrohr (Objektiv und Okularlinse sind Sammellinsen) wird bel der
direkten Fernrohrbeobachtung das Bild um 180° gedreht. Es steht dann sozusagen "auf dem
Kopf". Beobachtet man aber das projizierte Bild aus der Richtung, aus der das Licht
eingefalen ist, so sieht man ein gespiegeltes, kopfstehendes Sonnenbild. Bei den hier
beschriebenen Versuchen war aber zwischen Objektiv und Okular noch ein Zenitprismain
den Strahlengang eingebracht, welches den Strahlengang um einen Winkel von 90° umlenkt.
Dadurch wird das Bild ebenfalls noch gespiegelt. In diesem Fall sieht man ein ungespiegeltes
Bild der Sonne auf dem Projektionsschirm.
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Sonnenbeobachtung auf der Sternwarte Recklinghausen. Das Hauptteleskop ~ Das Sonnenbild auf dem

mit dem Sonnenfilter ermdglicht die direkte Beobachtung. Mit dem Projektionsschirm. Aus Platzgriinden
Refraktor (im Bild oben) wird die Sonne auf einen Schirm (rechts unten) wird der Strahlengang mit einem
projiziert. Zenitprisma um 90° umgel enkt.

Dies sind die Grundlagen der Projektionsmethode, wie sie auch zu Hause oder in der Schule
mit einem kleinen Fernrohr oder Fernglas durchfthrbar ist. Im Folgenden werden Messungen
und Auswertungen beschrieben, die im Rahmen elnes zweiwochigen Schillerpraktikums an
der Sternwarte Recklinghausen stattgefunden haben.

4) Bestimmung der Rotationsdauer der Sonne anhand der Bewegung von Sonnenflecken

Zwischen dem 6. und dem 9. Juli 2009 wurden insgesamt 6 Sonnenbeobachtungen zur
Bestimmung der Lage einer Fleckengruppe auf der Sonne durchgeftihrt. Die Sonnenscheibe
und eine Fleckengruppe waren auf der Projektion zwar wunderbar zu erkennen, jedoch
konnten diese schlecht vollstandig gezeichnet werden, weil der Projektionsschirm sich bei
Berthrungen, wie sie die aufgel egte Hand erzeugte, sofort bewegte. Deshalb wurden nur
jewells einzelne Randpunkte auf der Sonnenscheibe markiert und diese spéater mit Hilfe eines
Computerprogramms zu einem Kreis erganzt. Die Flecken wurden ebenfalls abgezeichnet.



Die Projektion der Sonnenscheibe mit Sonnenflecken Beispiel einer abgezeichneten Sonne mit Flecken
in zwei Positionen (vor und nach der Drift)

Fir eine korrekte Bestimmung der Position und der Rotationsgeschwindigkeit ist die
Bestimmung der Nordrichtung auf der Sonnenscheibe unabdingbar. Man macht sich dazu den
Lauf der Sonne tber den Himmel zunutze. Da durch die Drehung der Erde nichts still am
Himmel steht, besitzt das Teleskop eine automatische Nachfiihrung, die den téglichen Lauf
der Sonne ausgleicht. Die Sonne verharrt dann an einer Stelle des Projektionsschirms. Schaltet
man diese Nachfthrung aus, lauft die Sonne in westlicher Richtung aus dem Bildausschnitt
heraus. Lasst man sie fir ca. 30 Sekunden wandern und schaltet die Nachfihrung danach
erneut an, kann man die verschobene Position der Flecken einzeichnen. Durch Verbinden
zweier Fleckenpositionen erhdt man die Ost-West-Achse auf der Projektion. Die Nord-Sid-
Achse befindet sich zu dieser in einem rechtem Winkel. Arbeitet man ohne Zenitprisma,
wobel man ein gespiegeltes Sonnenbild erhalt, muss man acht geben, dass man bel der
Richtungsbestimmung nicht Norden mit Sliden vertauscht.

Um die gewonnenen Daten auswerten zu konnen, ist es sinnvoll, diese auf den PC zu
Ubertragen. Dazu wird das Messblatt mit einem Scanner eingelesen und anschlief3end mit
einem Bildbearbeitungsprogramm vermessen. Die (X, y)-Koordinaten der jeweiligen Punkte
auf dem Bild werden dabei bestimmt. Durch ein mathematisches Programm kann aus diesen
Punkten ein Kreis berechnet werden. Die einfachste Version dieser Berechnung erfolgt nach
der "Holzhammer-Methode", bei der der Computer innerhalb gewisser vorgegebener Grenzen
fUr die Kreisparameter Radius und die (x, y)-Koordinaten der Kreismitte einen beliebigen
Kreis vorgibt und die Abstande der Punkte zu diesem Kreis errechnet, diese quadriert und
dann addiert (Summe der Abstandsquadrate). Dann nimmt der Computer elnen neuen Kreis
und errechnet entsprechend die Summe der Abstandsquadrate. Am Ende wird jener Kreis
ausgewahlt, fur den die Summe der Abstandsquadrate minimal ist. Er stellt die bestmégliche
Anpassung eines Kreises an die gezeichneten Randpunkte dar.

Auf diese Weise kann man alle Messhilder bearbeiten und in eine unmittelbar vergleichbare
Form bringen. Ziel der Messreiheist die Bestimmung der Rotationsdauer der Sonne. Folglich
muss die Position der Sonnenflecken im Koordinatensystem der Sonnenkugel umgerechnet
werden, analog wie man zur Angabe der Position von Orten auf der Erdkugel Langen- und
Breitengrade festlegt.



Eingescannte und ausgewertete Zeichnung.
Der Kreis verbindet die sieben skizzierten
Randpunkte der Sonnenscheibe. Die Sonne
ist nach Ausschaltung der Montierung von
links unten nach rechts oben gewandert. Die
Nord/Sid Achse steht senkrecht zur
Driftrichtung.

Dazu ist es hilfreich, ein Koordinatennetz mit heliographischen Koordinaten auf das
Sonnenbild zu legen. Man berechnet dieses Netz aus den vorgegebenen Koordinaten B und |
fur die heliographische Breite und L&nge nach den folgenden Formeln:

X=r-cosB-sinl
y=r-(sinB-cosB, - cosB-sinB, - cosl)

Darinist By die Breite des Sonnenmittel punktes bei der Beobachtung von der Erde aus. Dadie
schief stehende Sonnenachse von einer die Sonne umlaufenden Erde, deren Aquatorebene
selber wieder schief gegen die Umlaufbahnebene steht, betrachtet wird, hangt die Gestalt des
aktuell gultigen Koordinatennetzes von zwel Positionswinkeln P und By ab. Man findet diese
Grof3en in astronomischen Jahrblchern fir jeden Tag im Jahr tabelliert. Anfang Juli haben
diese Winkel etwa die folgenden Werte: P =0, Bp = 3,5°.

Rotationsrichtung

Aquator Zentralmeridian

Nullmeridian

Heliographische Koordinaten aus der Sicht einesirdischen Darstellung der Sonnenflecken im Raster der
Beoabchters. Die Positionswinkel P und By beschreiben die von  heliographischen Koordinaten Anfang Juli.
der Erde aus zu einem bestimmten Datum sichtbare Form des Der Sonnenmittel punkt (eingezeichnet) liegt
Koordinatenrasters. etwas oberhalb des Sonnenéguators.



Die Sonnenflecken veréndern sich von Tag zu Tag merklich und sie kénnen auch ihre Lage
auf der Sonne verandern. Die Fotoserie vom 6. bis 9. Juli 2009 zeigt die Entwicklung einer
markanten Fleckengruppe in dieser Zeit. Die Aufnahmen wurden freihéndig mit einer
Digitalkamera durch das Okular am Hauptteleskop der Westfdischen Volkssternwarte
gemacht, dessen Offnung von ca. 35 cm bei Sonnenbeobachtungen mit einem glésernen
Sonnenfilter von ca. 10 cm Durchmesser abgedeckt wird. Der Rest des Teleskopspiegels
bleibt inaktiv, weil es hier nicht auf die Lichtsammelleistung des Fernrohres ankommt und die
Luftunruhe die Bildscharfe ohnehin begrenzt, so dass eine groRere Offnung als ca. 10 cm
keine weitere Steigerung des A ufldsungsvermagens mit sich bringt. Mit jedem Teleskop von
10 cm Offnung kann man entsprechende Bilder gewinnen. Das Teleskop muss mit einem
Sonnenfilter versehen sein. Entweder wie hier mit einem Glasfilter, der die Sonnenintensitét
um den Faktor 1/100 000 schwécht oder mit einem entsprechenden Folienfilter, wie er in den
Sonnenfinsternisbrillen verarbeitet ist.

6.07.2009, 16.30 Uhr

7.07.2009, 09.05 Uhr

Fotoserie der Fleckengruppe, aufgenommen
mit einer Digitalkamera, die freihandig hinter
das Okular des Haupttel eskops gehalten
wurde. Die Methode ist gut genug, um die
Verénderung der einzelnen Flecken und der
Fleckengruppe im Beobachtungszeitraum zu
dokumentieren.

Der grofie Fleck blieb nahe unveréndert und er
eignet sich zur Bestimmung der
Rotationsdauer der Sonne am besten.

7.07.2009, 15.00 Uhr

8.07.2009. 10.00 Uhr

8.07.2009, 16.30 Uhr

Fur die Bestimmung der Sonnenrotation wird der besonders grof3e Sonnenfleck herangezogen,
der sich im Untersuchungszeitraum kaum veranderte. Die verschiedenen Positionen dieses
Flecks werden zur Auswertung der Sonnenrotation in einem einzigen Bild dargestellt (siehe
folgenden Seite).

Man erkennt, dass der Fleck sich generell nach rechts verlagert, aber auch etwas nach Norden
driftet. Die Punkte aus Vormittags- und Nachmittagsmessungen eines bestimmten Tages sind
alerdingsin Lange fast gleichauf bei leicht verschiedenen Breiten zu sehen, was keinen Sinn
macht. Offensichtlich hat das Verfahren der Nordrichtungsbestimmung versagt. Der
Unterschied zwischen Vor- und Nachmittagsmessung deutet auf einen Fehler hin, der durch
die zwei unterschiedlichen Lagen des parallaktisch montierten Fernrohrs begriindet sein mag.



Die Position des grof3en Sonnenflecks
bei alen sechs durchgefihrten
Messungen. Die Vormittagspositionen
(grine Punkte, gemessen in
Fernrohrlage 1) lassen sich, ebenso
wie die Nachmittagspositionen (blaue
Punkte, gemessen in Fernrohrlage 2)
durch eine Linie sinnvoll verbinden.
Die Kombination von Vor- mit
Nachmittagsmessungen ist dagegen
nicht sinnvoll méglich.

Es stellte sich nachtréglich heraus, dass das projizierte Sonnenbild nicht auf der optischen
Achse lag, sondern im Randbereich des Gesichtsfeldes des Fernrohres. Die Drift bel
ausgeschalteter Montierung erfolgte auch nicht radial zur optischen Achse hin oder radial von
ihr fort, sondern quer durch den Randbereich des Gesichtsfeldes. Bel

V ormittagsbeobachtungen wurde vom Sonnenbild ein anderer Bereich durchwandert als bei
Nachmittagsbeobachtungen. Offensichtlich haben Verzerrungen in der Abbildung am
Bildfeldrand das an sich einfache Verfahren der Nordrichtungsbestimmung empfindlich
gestort bzw. eine Asymmetrie in die verschiedenen Projektionssituationen hineingebracht. Fur
nahere Untersuchungen dieses Fehlers war keine Gelegenheit, denn das Wetter verschlechterte
sicham 9. Juli, und in den Folgetagen, bei wieder besserem Wetter, war die Fleckengruppe
bereits auf der Riickseite der Sonne. Neue Flecken, mit denen diese Fehlervermutung nach
verbesserter Fernrohrjustage hétte untersucht werden kdnnen, waren auch nicht zu sehen.

Dennoch lassen sich die Daten sinnvoll auswerten, wenn man nur Vormittags- bzw.
Nachmittags-Messpunkte miteinander kombiniert. Die Verlagerung der Punkte nach Norden
ist nicht besonders stark ausgepragt. Wenn man aber annimmt, die Bewegung der Flecken
erfolge ausschliefdich in der Ost-Westrichtung (wovon man sich anhand der entsprechenden
Aufnahmen des SOHO-Satelliten im Internet Gberzeugen kann,
http://sohodata.nascom.nasa.gov/cgi-bin/data_query), so kann man auch noch diesen Effekt in
der Auswertung herausrechnen. Fur die drei Nachmittagsmesspunkte gilt:

Nachmittagsmessungen

Datum, Uhrzeit heliogr. Léange  heliogr. Br. Differenz zum Vortag

in MESZ | (Grad) B (Grad) Al (Grad) At (Stunden)
6.07.2009, 16.30 Uhr 22 -28,5
7.07.2009, 15.00 Uhr 36 -25 14 22,5

8.07.2009, 16.30 Uhr 50,5 -24.5 145 25,5




Fir drei Vormittagsmessungen gilt entsprechend:

Vormittagsmessungen
Datum, Uhrzeit heliogr. Léange heliogr. Br. Differenz zum Vortag

in MESZ | (Grad) B (Grad) Al (Grad) At (Stunden)
7.07.2009, 09.05 Uhr 37 -21
8.07.2009, 10.00 Uhr 50 -19 13 24,9
9.07.2009, 09.30 Uhr 62,5 -19 125 235

Betrachtet man die grafische Darstellung der Ergebnisse, so stellt man bei der ersten Messung
(blauer Messpunkt ganz links unten in der obigen Darstellung) eine grof3e Abweichung von
der Systematik der Verlagerung der Ubrigen Messpunkte fest. Bei der allerersten Messung der
Sonnenposition wurde der Schirm oder das Fernrohrokular durch einen Stof3 leicht verdreht,
womit dieser Ausreil3er erklért werden kann. Bei der Auswertung wird dieser erste Punkt
deshalb nicht berticksichtigt. Mit den verbleibenden drel Messwertepaaren erhdlt man einen
durchschnittliche Langenzuwachs pro Stunde von 0,54°. Demnach rotiert die Sonne auf der
heliographischen Breite von ca. -21° bis-25° innerhalb von T = 27,8 Tagen (scheinbare bzw.
synodische Rotationsdauer) einmal um die eigene Achse herum. Berlicksichtigt man noch das
Vorrticken der Erde auf ihrer Bahn wahrend dieses Zeitraums, so erfolgt die Eigenrotation in
Tw = 25,8 Tagen (wahre bzw. siderische Rotationsdauer). Dazu muss auf die
Winkelgeschwindigkeit der scheinbaren Sonnenrotation die des Erdumlaufs (Tg = 365,2422
Tage) hinzu addiert werden, um zur wahren Rotationsdauer T,, der Sonne zu gelangen:

Aufgrund des methodischen Fehlers und der Schwankungsbreite der wenigen Werte fir die
tagliche Langendifferenz muss man einen Fehler von einigen Prozent fur das Ergebnis
veranschlagen. Im Rahmen dieser Genauigkeit bestétigt es den Literaturwert von Ts = 27,5
Tagen auf elner heliographischen Breite von -20° (28,3 Tage auf -30°) sehr gut.

Die Sonnerotiert nicht wie ein starrer Korper, sondern macht eine sog. differentielle Rotation.
Am Sonnendguator betrégt die scheinbare (oder auch synodische) Rotationsperiode 26,7 Tage,
in der Polarregion 29,3 Tage. Nur mit einer Vielzahl von Sonnenfleckenbeobachtungen auf
allen erdenklichen heliographischen Breiten l&sst sich dieses differentielle Rotationsverhalten
des Gasballs Sonne nachweisen.

5) Bestimmung des Sonnendur chmesser s

Der Winkeldurchmesser der Sonne |8sst sich einfach und schnell mit der Projektionsmethode
bestimmen. Bei ausgeschalteter Nachfiihrung bewegt sich das Sonnenbild in gut zwei Minuten
seinen eigenen Durchmesser auf dem Projektionsschirm weiter. Die Driftgeschwindigkeit
héngt neben der Rotationsdauer der Erde auch noch von der Deklination 6 der Sonne ab. Steht
sie iber dem Aquator (Deklination 0) so wandert sie schneller al's bei grofReren Abstanden
vom Himmelsaquator. Die Deklination der Sonne am Beobachtungstag entnimmt man einer
Astronomie-Software, einem astronomischen Jahrbuch oder berechnet sie ndherungsweise
nach der folgenden Formel (nach W. Schlosser, Der Sonnendurchmesser als Schllisselwert ...):

23,4°-sin(Tag -1° + Monat - 30° —111°)



Fir Tag und Monat sind die dem Datum des Beobachtungstages entsprechenden Zahlen
einzusetzen. In 24 Stunden legt die Sonne, sofern sie auf dem Himmel séquator steht, einen
vollen Kreis von 360° zurlick. Das entspricht einem Winkel von 1° in 4 Minuten bzw. 1" in 4
Sekunden. Mit einer Deklination ungleich Null legt sie in 4 Sekunden eine Distanz von

cosd * 1” zurlck. Die Zeitdauer At fr die Drift der Sonne um ihren eigenen
Winkeldurchmesser entspricht damit dem zurtickgelegten Winkel o

a:i-cosé-At
4s

Am 13. und 14. Juli 2009 (Sonnendeklination +21°45" bzw. +21°38"; berechnet mit einer
Astronomie-Software) wurden insgesamt 6 Versuche durchgefihrt und dabei die folgenden
Werte fir At erhalten: 136 s, 133 s, 135S, 135S, 136 S, 132 S.

Der Mittelwert betragt 134,5 s und die Standardabweichung des Mittelwertes (Gaul3 scher
Fehler) 0,4 s. Man erhdlt einen Sonnendurchmesser von 31,25, was gegeniiber dem richtigen
Wert von 31,47 etwas zu klein ist. Die Abweichung liegt bei einigen Promille, was durch die
Schwankungen bel der Zeitmessung und die Schwierigkeit beim Erkennen des Sonnenrandes
erklart werden kann.

FUr die Messung erstellt man sich ein Arbeitsblatt mit
einem Kreis, der etwas gréfier al's das Sonnenbild der
Projektion ist. Man klebt das Blatt auf den
Projektionsschirm und platziert die Sonne mittig im Kreis.
Danach schaltet man die Nachfiihrung des Fernrohrs aus,
beginnt die Zeitmessung, wenn der Sonnenrand den Kreis
bertihrt und beendet sie, wenn die Sonne den Kreis ganz
verlassen hat.

Den Winkeldurchmesser der Sonne kann man in den realen Durchmesser der Sonnenkugel
umrechnen, wenn man die Astronomische Einheit als bekannt voraussetzt. Sie zu bestimmen
liegt aul¥erhalb des hier beschrieben Praktikumsprojektes, weshalb auf den Literaturwert von
149,6 Millionen km zurtlckgegriffen wird. Damit erhalt man fir den Sonnendurchmesser:

D =149,6 Mio. km- tan(31,25) = 1,36 Mio. km

R:%:680000km

Der Literaturwert fir den Sonnendurchmesser ist 1,39 Mio. km.



6) Beobachtung des Sonnenspektrums

Eine weitere wichtige Mdglichkeit der Sonnenerforschung ist die Beobachtung der
verschiedenen Farben des Sonnenlichtes. Dazu zerlegt man das Sonnenlicht mit einem Prisma
oder einem Beugungsgitter - ein Gitter aus sehr feinen Linien, oft viele hundert auf einem
Millimeter - in ein Spektrum. Im Spektrum sind alle Wellenldngen des sichtbaren Lichtes
getrennt analysierbar.

Ein gluhender Korper sendet ein kontinuierliches Spektrum aus, das ale Wellenlangen-
bereiche, wenn auch mit unterschiedlichen Intensitéten, abdeckt. Dem Spektrum der Sonne
(oder allgemein dem der meisten Sterne) fehlen jedoch im Kontinuum einige Farben. Dies
auldert sich in Form von abgeschwéchten oder gar schwarzen Linien bei bestimmten
Wellenlangen. Sie werden "Fraunhofer-Linien" genannt, benannt nach Joseph von Fraunhofer,
der sie 1814 im Sonnenspektrum fand. Sie kommen durch die Absorption des Lichtes durch
Atome oder Molekile in den duf3eren Schichten der Sonne zustande. Die Atome absorbieren
dieses Licht, werden dadurch angeregt und versenden es bel der Abregung wieder in ale
Richtungen. In der Durchlassrichtung ist deshalb die urspriingliche Intensitét herabgesetzt. Im
kontinuierlichen Spektrum ist dann ein Intensitétseinbruch zu verzeichnen, der sich bei der
Beobachtung oder Fotografie des Spektrums als dunkle Linie aul3ert. Mit der Atom- und
Quantenphysik kann das Linienspektrum der unterschiedlichen Atome und Molekiile
berechnet werden. .Die Linien sind demnach charakteristisch fir die einzelnen Elemente und
verraten etwas Uber die Zusammensetzung der Sonne bzw. des Sterns. Das Element Helium
z.B. wurde Uberhaupt erst anhand seiner Linien im Sonnenspektrum entdeckt - daher der
Name dieses Elements, der an den griechischen Sonnengott Helios erinnert.

Bei der Analyse von vielen Sternspektren stellte man fest, dass es einige wenige vergleichbare
und immer wiederkehrende Muster gibt, weshalb man in der Astronomie von
"Spektralklassen" spricht, mit deren Hilfe sich die Sterne gemal3 ihrer inneren Eigenschaften
zuordnen und vergleichen lassen. Hier soll mit einer vergleichsweise einfachen Methode das
Sonnenspektrum beobachtet, dokumentiert und die Spektralklasse der Sonne ermittelt werden.

Zur Verfigung stehen zwel Handspektroskope, eines mit einem Geradsi chtprisma nach Amici
und ein selbstgebastel tes Handspektroskop mit einem Beugungsgitter mit 1000 Linien pro
Millimeter. Das handel stibliche Prismenspektroskop besitzt eine Wellenldngenskala, mit
deren Hilfe unmittelbar bel der Beobachtung die Wellenlange einer Spektrallinie bestimmt
werden kann. Der Nachteil eines Prismenspektroskops besteht darin, dass die Aufspaltung der
Weéllenlangen durch das Prisma - die sog. "Dispersion” - nicht gleichmal3ig tber den gesamten
Spektralbereich erfolgt. Im blauen Spektralbereich ist die Dispersion grof3er alsim roten,
weshalb sich im blauen und griinen Bereich viele Fraunhoferlinien, welche gut voneinander
getrennt sind, leicht vermessen lassen, wahrend das rote Farbband am anderen Ende des
sichtbaren Spektrums eng zusammengedrangt erscheint.

Die Dokumentation des Sonnenspektrums erfolgt wieder mit einer Digitalkamera, die
frethandig ans Okular gehaten wird. Man erreicht erstaunlich gute Ergebnisse mit diesem Ad-
hoc-V erfahren, wenn man das Spektroskop, welches auf den blauen Tageshimmel gerichtet
wird, fixiert und die Kamera auf Nahaufnahme schaltet. Die Digitalkamera fokussiert
selbsttétig, und man muss darauf achten, dass sie tatsachlich auf das Spektrum scharf stellt.
Zur Vermeidung von Reflektionen kann der Ubergang zwischen Kamera und Spektroskop mit
einer Decke oder einem dunklen Tuch abgedeckt werden. Hier werden die besten Bilder
gezeigt, die nach mehreren Versuchen mit dem Prismenspektroskop und dem
Gitterspektroskop gewonnen wurden.



Sonnenspektrum im Prismenspektroskop:

Prismen-Handspektroskop
mit Wellenlangenskala Mit der Digitalkamera freihdndig durch das Okular fotografiertes

Sonnenspektrum. Man erkennt eine Vielzahl von Fraunhoferlinien.

Sonnenspektrum im Gitterspektroskop:

Selbstgebautes Gitter- Sonnenspektrum des Gitterspektroskops mit Fraunhoferlinien, freithandig fotografiert
spektroskop (das Gitter ist ~ mit der Digitalkamera. Die Aufspaltung der Wellenlangen durch das Gitter erfolgt - im
vorne links zu sehen). Gegensatz zum Prismenspektroskop - linear, was die Auswertung erleichtert.

Fir die Auswertung wird das Gitterspektrum verwendet. Esist linear in den Wellenldngen
aufgespaltet, d.h. ein Abstand im roten Bereich entspricht derselben Wellenlangendifferenz
wie ein gleicher Abstand im blauen Bereich. Die Identifikation der besonders markanten
Spektrallinien gelingt alerdings besser mit dem Prismenspektroskop, welches sogleich eine
Skalamitliefert. Man sieht sehr aufféllige dunkle Linien bel Wellenlangen von ca. 589 nm
(Natrium), 486 nm (Wasserstoff, H,), 438 nm (Eisen), 434 nm (Wasserstoff, Hg), 431 nm
(Eisen, Calzium). Nachdem diese Linien, die man in beiden Spektroskopen, bzw. auf beiden
Aufnahmen sieht, identifiziert sind, kann man das Gitterspektrum eichen. Man erhdt eine
lineare Eichfunktion, die Bildabstéande (gemessen mit einem Grafikprogramm in Pixeln) in
Wellenlangen tbersetzt. Nun kdnnen auch die Wellenlangen der bislang unidentifizierten
Linien bestimmt werden.

Diefolgende Tabelle listet die Wellenlangen der im Gitterspektrum erkannten Linien auf. Die
zweite Spalte enthélt die theoretischen Werte der erkannten Linien, die dritte die
Elementidentifikation, sofern sie hier gelungen ist. Das war nicht durchweg der Fall, aber
zumindest die auffaligsten Linien konnten leicht den bekannten Fraunhoferlinien zugeordnet
werden. Die Genauigkeit der Wellenlangenbestimmung liegt bei +- 2 nm.



Messwert Spektralinie Element
innm in nm
431 430,7 Eisen, Kalzium
435 434,0 Wasserstoff, H,
439 438,3 Eisen
485 486,1 Woasserstoff, Hg
488 -
491 -
495 495,7 Eisen
497 -
500 -
503 -
506 -
515 516,7 Magnesium
519 518,3 Magnesium
525 527,0 Eisen
531 -
535 -
539 -
569 -
589 588,9 Natrium
T o< 5.8 LES EEd|
3 g £ g 3

Kalium

Magnesium

Die Spektralklassen

[ 3
=2
5% =2 EEES 5
SEE §.=335 %
253 2EREAE
s882 sisfss £

3

Titanoxid

Magnesium
Eisen
Natrium

Wasserstoff H,

Die Spektralklassen mit Darstellung der
jeweils wichtigsten Linien einer Klasse.
Im oberen Bereich, bei den Klassen O,
B, A dominieren die Wasserstofflinien.
Bei den Klassen F, G, K und M treten
diese nach und nach in den Hintergrund
und immer mehr Metallinien treten
hinzu. Zwischen die Musterspektren der
Klasse G und K ist das Ergebnis der
eigenen Messung eingefugt (in weild
hinterlegt).

Die Zeichnung der Spektralklassen
wurde dem dtv-Atlas der Astronomie
von J. Herrmann entnommen.



Sind alle Linien vermessen und identifiziert, so kann der Vergleich mit den Musterspektren
der Spektralklassifikation erfolgen. Das gemessene Sonnenspektrum wird neben die Muster
der einzelnen Spektralklassen gelegt. Bel der gewéhlten zeichnerischen Grundlage fir den
Vergleich handelt es sich allerdings um Prismenspektren mit nichtlinearer Beziehung
zwischen Wellenldngen und Abstanden. Man kann den Bildern aber geniigend Informationen
zur Erstellung einer Eichkurve entnehmen, mit deren Hilfe auch die im Gitterspektrum
gemessenen Linien mit dem Musterspektrum tberblendet werden konnen.

Der Vergleich liefert die qualitativ besten Ubereinstimmungen im Bereich der Spektralklassen
G und K. Die Sonne ist demnach ein G- oder K-Stern. Beide Klassen zeichnen sich durch
viele sog. "Metalllinien" im Spektrum aus. Die Wasserstofflinien sind schon stark
abgeschwacht, bel K-Sternen stérker als bel G-Sternen. G-Sterne haben Oberflachen-
temperaturen im Bereich von 5300 bis 6000 Kelvin und K-Sterne im Bereich von 3500 bis
5300 Kelvin.

Beim Vergleich falt auf, dass es nicht zu allen vermessenen Spektrallinien Entsprechungen in
den Musterspektren gibt. Ein Grund dafir ist die grof3e Helligkeit des Spektrums im griinen
Bereich. Dort kann man viele Linien erkennen, was in anderen Farbbereichen aufgrund der
kleineren Intensitdten nicht ohne weiteres maoglich ist, obwohl auch dort weitere Linien liegen.
Die hier beschriebene einfache Methode begiinstigt die Entdeckung von Linien im helleren
Teil des Spektrums. Die obige Darstellung der Musterspektren zeigt auch langst nicht alle
Linien und sie erstreckt sich noch bis weit aul3erhalb des hier erfassten Bereichs an die Rander
des sichtbaren Bereichs, der bel den eigenen Spektren wegen des Intensitétsabfalls dort nicht
erfasst ist. Ein besserer Vergleich, ob die hier gemessenen Linien tatsachlich im
Sonnenspektrums sichtbar sind, oder ob es sich dabei um Fehlinterpretationen handeln
konnte, ist anhand der folgenden Abbildung méglich, die ein hochaufgel Gstes
Sonnenspektrum mit Linien aler mdglichen Linienbreiten zeigt. Mindestens hier sollten sich
fur alle selbst bestimmten Spektrallinien Entsprechungen finden lassen.
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Hochaufgel Ostes Sonnenspektrum mit zahllosen Linien, in dem sich aleim hier beschriebenen
Experiment nachgewiesenen Linien (blau dargestellt) mit einer Genauigkeit von +- 2 nm wiederfinden lassen.



Fazit: Die visuelle bzw. fotografische Spektroskopie mit einer handel stiblichen Digitalkamera
erfasst vor allem die Linien im hellen Bereich des Spektrums und dort sogar feinere, wahrend
stérkere Linien im Tiefblauen bzw. Dunkelroten, die eigentlich markanter sind und wesentlich
in das Verfahren der Spektralklassenbestimmung eingehen, aufgrund der dort geringeren
Intensitét des Spektrums dem Nachwels verborgen bleiben.

7) Abschatzung der solaren Strahlungsleistung und -temper atur

Mit einer sehr einfachen Methode |&sst sich die
Grofenordnung der Strahlungsleistung der Sonne
anschaulich bestimmen. Dazu vergleicht man den
Waéarmeeindruck, auf der der Sonne zugewandten Wange
mit dem auf der anderen Wange, den eine GlUhbirne
bekannter Leistung in einem bestimmten Abstand
hervorruft. Man bringt die GlUhbirne in den Abstand, bei
dem beide Sinneseindriicke gleich sind. Dann ist
gewéahrleistet, dass die Bestrahlungsstarken durch das
Kunstlicht und der Sonne gleich sind.

Die Bestrahlungsstéarke kann nun aus der elektrischen Leistung und dem Abstand der
GlUhbirne zur Wange abgeschétzt werden. Man nimmt dazu an, die Gluhbirne strahle - wie
die Sonne - gleichméldig in alle Richtungen ab. In eéinem Experiment mit einer 40 Watt-
GlUhbirne erhielt man den Abgleich bel einem Abstand von r = 6 cm (Fehler ca. 10 %).

Damit berechnet sich die Bestrahlungsstarke S der Glihlampe bzw. der Sonne auf der Haut
des Beobachters zu:

s=_ P - AW _ggoW
4z-r®  4r-(0,06m) m

Oberhalb der Erdatmosphére betrégt die Bestrahlungsstérke der Sonne 1367 W/m?
(Solarkonstante). Die Extinktion der Sonnenintensitdt durch die irdische Atmosphére fuhrt auf
einen geringeren Wert am Erdboden, wie das Experiment ja auch erbracht hat. Es macht
wenig Sinn, bei der Einfachheit und Grobheit des Experimentes die hohenwinkel abhéngige
Extinktion der Sonne zu beriicksichtigen, weshalb sieim Folgenden vernachlassigt wird.

Man erhdlt nun fir die Gesamtstrahlungsleistung der Sonne (die Entfernung s zwischen Erde
und Sonneist die Astronomische Einheit):

P, =S4r-s° = 880%.4” (L5-10%m)* = 25-10° W
m

Der Literaturwert ist 3,8-10%° Watt. Die Sonneist ein glihender Kérper und strahlt mit einer

flr Warmestrahlung charakteristischen spektralen Verteilung elektromagnetische Strahlung in
allen Wellenléngenbereichen ab. Die Intensitétsverteilung hangt alein von der Temperatur des
gluhenden Kdrpers ab. Kennt man die Gesamtstrahlungsleistung P und die Grof3e der
Oberflache, Uiber die abgestrahlt wird, so lasst sich diese sog. " Strahlungstemperatur” nach
dem Gesetz von Stefan-Boltzmann ermitteln, welches besagt, dass die Strahlungsleistung



eines gluhenden Korpers proportional zur vierten Potenz der Strahlungstemperatur ist (die
Temperatur wird dabei in der absoluten Temperatureinheit Kelvin gemessen):

W

m?.K*

P=c-AT* 0=567-10"°

Die Strahlungsleistung der Sonne wurde mittels des sehr einfachen Experiments mit der
Glihlampe abgeschétzt. Der Radius der Sonnenkugel ist bekannt, so dass nach A = 4nt R?
auch die Oberflache der Sonne berechenbar ist. In diese Betrachtung floss als einzige hier
nicht selbst bestimmte Grof3e der Abstand Erde-Sonne (die Astronomische Einheit) ein. Diese
wurde durch die Beobachtung des Venustransits am 8. Juni 2004 mit einer Genauigkeit von
rd. 20% bestimmt. Alle zur Berechnung der Strahlungstemperatur der Sonne erforderlichen
Grof3en liegen demnach aus eigenen Experimenten vor, wenn auch nicht mit denin der
modernen Physik machbaren Genauigkeit. Es sollen hier aber nur Abschéatzungen
durchgeftihrt werden, die sich im Schulunterricht oder zu Hause selbst mit moglichst wenig
Aufwand wiederholen lassen. Man erhdlt nach Umstellung des Stefan-Boltzmann-Gesetzes
fur die Strahlungstemperatur der Sonne (mit "unserem” Sonnenradius R = 680 000 km):

T:4,/L255250K
o-4r-R

Ein Stern mit dieser Temperatur ist gemal? der Spektralklassifikation vom Spektraltyp K. Die
benachbarte Spektralklasse bel etwas hdheren Strahlungstemperaturen ist G. Durch die
Analyse der Spektrallinien im Sonnenspektrum (siehe Abschnitt 6) konnte die Sonne bereits
as G- oder K-Stern identifiziert werden. Tatsachlich ist sie vom Spektraltyp G2. Mit der hier
beschrieben moglichst einfachen Methode kann diese Feinklassifizierung allerdings nicht
vorgenommen werden. Auch die Methode der Strahlungsl ei stungsbestimmung ist nur sehr
elementar, weshalb eine Abweichung der gemessenen Temperatur vom Literaturwert nicht
Uberrascht. Insgesamt aber kommt man zu in sich stimmigen Ergebnissen.

Die KenngrofRen der Sonne seien nun noch einmal zusammengefasst und mit den jeweiligen
Literaturwerten verglichen:

Kenngrolie Ergebnis dieser Arbeit Literaturwert
Strahlungsleistung 25-10%° W 3846-10° W
Sonnenradius 680 000 km 696 000 km
Strahlungstemperatur 5250 K 5778 K

Spektraltyp G oder K G2




8) Die Sonneim Vergleich zu anderen Sternen

In der Astronomie trégt man die Sterne, deren Kenngrofden wie hier im Fall der Sonne
ermittelt werden konnten, in eéinem Diagramm auf, welches sie nach der Strahlungstemperatur
(bzw. Spektralklasse) und ihrer Strahlungsleistung (bzw. der sog. Absoluten Helligkeit)
klassifiziert. Diese Darstellung wird Hertzsprung-Russel-Diagramm (HRD) genannt. Es verrét
viel Uber die Art der Sterne und ihre Verteilung im Parameterraum dieser beiden

Zustandsgrofden.

Die vom HRD aufgespannte Fléche ist nicht gleichmaliig mit Sternen geftllt, denn es gibt
eine auffallige Korrelation zwischen Strahlungsleistung und Spektralklasse (bzw.
Strahlungstemperatur). Die meisten Sterne liegen auf einer Linie im Diagramm, die heil3e
helle Sterne mit schwachen kihlen verbindet. Es sind die Sterne, die sich im Zustand des
Wasserstoffbrennens befinden. Da die Fusion von Wasserstoff im Vergleich zu anderen
Phasen wie die Heliumfusion verglei chsweise langsam abléuft, ist dies die am langsten
andauernde Lebensphase eines Sterns.
Man findet im HRD auch helle kiihle und lichtschwache heif3e Sterne. Es muss sich hierbei
um rote Riesensterne (rot = geringe Temperatur) und um weif3e Zwergsterne (weil3 = hohe
Temperatur) handeln, denn mit dem Strahlungsgesetz von Stefan und Boltzmann |&sst sich der
Radius eines Sterns leicht ausrechnen, wenn seine Strahlungsleistung P und die Temperatur T
bekannt sind. Der Durchmesser von Sternen ist somit Uber ihre Strahlungsei genschaften

bestimmbar.

Effektive Temperatur [K]
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Hertzsprung-Russel-Diagramm der
scheinbar hellsten (Kreuze) und der
sonnenédchsten Sterne (Punkte) bis zu
einer Entfernung von 10 Parsec
(entnommen aus Karttunen, Kroger,
Oja, Poutanen, Donner: Astronomie -
Eine Einflhrung).

Die Hauptreihe zieht sich von links
oben nach rechts unten durchs Bild.
Rechts oben sind die roten
Riesensterne und links unten die
wei[3en Zwergsterne eingetragen.

Die Position der Sonne (Spektraltyp
G2) ist alsweilles Kreuz markiert.
Mit Kenngrolzen dieser Arbeit (siehe
Tabelle im Abschnitt 7) kommt man
auf eine etwaige Position der Sonne
im HRD, die im Diagramm durch das
blaue Rechteck dargestellt ist.

Auch mit den einfachen Methoden
dieser Arbeit findet man demnach die
richtige Lage der Sonne im HRD.

Die Sonneist ein typischer "Hauptreihenstern”, denn sie liegt mitten auf der diagonal durchs

HRD laufenden Haufungslinie, die als "Hauptreihe" bezeichnet wird. Dort kann sie insgesamt
10 Milliarden Jahre verbleiben, denn bel ihrer vergleichsweise geringen Temperatur verbrennt
sie ihren Wasserstoffvorrat sehr gemachlich. Schwerere Sterne erreichen eine hohere



Zentraltemperatur, verbrennen ihre Reserven damit sehr viel schneller (well die Rate der
Kernfusionsreaktionen im Sterninneren von der Zentraltemperatur abhéngt) und "leben”
deshalb nicht so lange wie die Sonne oder noch kleinere Sterne. Die kurzlebigen Sterne sind
die hellen, heif3en (und damit blauen) Sterne links oben in der Hauptreihe. Die Lebensdauer
eines Hauptreihensterns ist somit auch mit seiner Farbe bzw. Oberfl&chentemperatur
korreliert. Die langlebigen kleinen und roten Sterne stehen rechts unten im Diagramm.

Die Sonneist bereits seit ca. funf Milliarden Jahren auf der Hauptreihe und hat etwadie
Hafte ihres "normalen” Sternenlebens absolviert. Bel den Roten Riesen und weil3en Zwerge
(recht oben bzw. links unten im HRD) handelt es sich dagegen um Spét- bzw. Endphasen des
Sternenlebens.

Ein Hauptrethenstern leuchtet in Uber sehr lange Zeit nahezu gleichmaldig und auch die
Strahlungstemperatur variiert in diesem Zustand seines Sternenlebens nicht sonderlich. Die
Sonne bot und bietet damit ihrem dritten Planeten eine gleichméliige Energieversorgung, unter
deren Einwirkung das irdische Leben entstand und sich entwickelte. Ein langlebiger Stern und
gleichmaliig leuchtender Stern wie die Sonne ist Grundvoraussetzung fur die Evolution des
Lebens, die auch uns Menschen hervorgebracht hat. In den verbleibenden vier bis flnf
Milliarden Jahren ihres Hauptrei henlebens wird die Sonne weiterhin die energetische
Grundlage beisteuern, die den Fortgang der Evolution auf der Erde ermoglicht.
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