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Vorwort

Das Schiilerlabor Astronomie ist eine Einrichtung, die es Schiilerinnen und Schiilern des CFG
ermdglicht, mithilfe professioneller Ausriistung astronomische und physikalische Projekte zu
realisieren. An Herrn Winkhaus und Herrn Koch, die den Projektkurs Astronomie mit Schaf-
fung eine wihlbaren Faches in der Q1, sowie durch deren Einsatz fiir die Sternwarte am CFG
eine solche Arbeit erst ermoglicht wurde, als auch ihre tatkraftige Unterstlitzung bei der Ent-

stehung der Projektarbeit , soll an dieser Stelle eine besondere Danksagung gehen:

Bernd Koch, Kursleiter des Projektkurses, der als Fachmann fiir Astrofotografie die Projekt-
arbeiten des Projektkurses begleitet und betreut ,sowie die Projektarbeiten tatkraftig unter-
stiitzt hat. Insbesondere seine herausragenden Kenntnisse iiber Methoden der Astrofotografie

und Auswertung von Spektren waren fiir die Projektarbeit eine wichtige Unterstiitzung.

Michael Winkhaus, Lehrer fiir den Leistungskurs (LK) Physik, hat mit einer anschaulichen
Prasentation im Leistungskurs die Spektroskopie eingefiihrt, damit den Themenbereich der
Spektralanalyse vorgestellt und sehr ausfiihrlich erklirt, sowie durch sein langjéhriges Enga-

gement das Schiilerlabor Astronomie erst ins Leben gerufen.

Das Schiilerlabor Astronomie ist im Jahre 2009 auf dem Dach des Carl-Fuhlrott-Gymnasiums
eroffnet worden. Dabei verfiigt es iiber sieben verschiede Beobachtungsinseln, die jedoch alle
unabhingig voneinander arbeiten konnen. Auflerdem sei hier die durch das CFG seit 2011
gegebene Moglichkeit zur Wahl des Projektkurses Astronomie erwéhnt.



1 Einleitung und Zielsetzung der Projektarbeit

Im Jahr 1900 revolutionierte Max Planck die klassische Physik mit seiner Theorie der Emis-
sion elektromagnetischer Strahlung thermischer Strahlungsquellen. Seine Theorie gilt wissen-
schaftshistorisch als Geburtsstunde der Quantenmechanik, eine der fundamentalen Theorien
in der Physik des 20. Jahrhunderts. Das Plancksche Strahlungsgesetz beschreibt den Intensi-
titsverlauf bzw. die Intensitdtsverteilung der Emission elektromagnetischer Strahlung eines
hypothetischen schwarzen Korpers. Bereits der Physiker Gustav Kirchhoff erkannte, dass der
einzige relevante Parameter flir die Strahlungsleistung bzw. Strahlungsintensitit und deren
Verteilung des heiflen, schwarzen Korpers die Temperatur ist. In der Physik des 19. Jahrhun-
derts war die Intensitdtsverteilung ein Problem geblieben, welches die klassische Physik der
Thermodynamik nicht zufriedenstellend beantworten konnte. Das Rayleigh-Jeans-Gesetz
filhrte zu unendlichen Gréfen der Strahlungsleistung, was fiir die Physiker nicht plausibel
erschien und auch im Widerspruch zur Thermodynamik steht, welche im Stefan-Boltzmann-
Gesetz eine Proportionalitit der Strahlungsleistung zur vierten Potenz der Temperatur postu-
liert. Planck begriindete nun, wider Willen, in einem beriihmten Vortrag an der Universitit
Berlin die Quantenphysik. Die Quantenphysik fiihrte in der Folge Konzepte ein, die die klas-
sische Physik unwiderruflich einschrinkte. Planck flihrte zum Beispiel selbst die Vorstellung
ein, dass der Energieaustausch von Oszillatoren (bei der Entstehung von Licht das elektrische
Feld von Elektronen) und ihrer Umgebung nicht kontinuierlich erfolgen kann, sondern nur
durch diskrete Betrdge, sodass nur bestimmte Energiezustéinde erlaubt sind. Ironischerweise
ist die Schwarzkorperstrahlung in der weiteren mikroskopischen Quantenmechanik kaum
noch von Bedeutung, seine Anwendungen beziehen sich vielmehr auf die Astronomie und
Kosmologie, welcher das elektromagnetische Spektrum viele Eigenschaften von Lichtjahren
entfernten Strahlungsquellen verrit. Das soll an dieser Stelle als Uberleitung zum zweiten
Aspekt dieser Projektarbeit dienen. Die Sonne. Sie ist wohl das wichtigste astronomische Ob-
jekt, ganz unabhingig von ihrer Bedeutung fiir Leben und Vegetation auf der Erde. Die Sonne
ist der einzige Stern, der uns prazise Beobachtungen von Sternen erlaubt. Somit ist sie fiir die
Astronomie von herausragender Bedeutung, um Sterne und die in ihnen ablaufenden Mecha-
nismen zu untersuchen. Bei Betrachtung des idealisierten schwarzen Korpers muss man be-
ricksichtigen, dass dieser lediglich ein Modell ist, um eine einfache Theorie, die nicht von
sonstigen Korpereigenschaften abhéngt, zu ermdéglichen. Ziel dieser Projektarbeit soll es sein,
die Emission elektromagnetischer Strahlung, die durch die plancksche Kurve vorhergesagt

wird, mit der eines realen Spektrums der Sonne zu vergleichen.



2 Unsere Sonne

Die Sonne ist das Zentralgestirn unseres Planetensystems, des Sonnensystems. Sie befindet
sich in einem duferen Spiralarm der MilchstraBe und wird in der Harvardklassifikation als

sogenannter Zwergstern oder Hauptreihenstern bezeichnet (Leuchtstoffklasse V, Spektralklas-
se G2). Ihre Masse hat einen Anteil von 99,85 % (1,98-10* kg ) (333.000-fache Erdmasse) an
der Gesamtmasse des Planetensystems. Die Fluchtgeschwindigkeit betrdgt 617 km/s. (55-
fache Fluchtgeschwindigkeit der Erde). Ihr Durchmesser betrigt 1,39-10° m (110-facher Erd-
durchmesser) Die Hauptbestandteile der Sonne sind Wasserstoff (92%) und Helium (8%). Ca.

1,5% bilden schwerere Elemente. Die Dichte der Sonne betréigt 1,46 g/cm® Durch ihre enor-
me Masse ist ihre Gravitation fiir den Grof3teil aller Bewegungen im Sonnensystem mallgeb-
lich. Im Vergleich zu Sternen im galaktischen Zentrum ist die Sonne jedoch ein relativ kiihler
und kleiner Stern mit einer Oberfldchentemperatur von 5778 K° und einem Durchmesser von
1,4 Millionen km. In der Spektralklassifikation wird die Sonne im Hertzsprung-Russell-
Diagramm als G2-Stern bezeichnet. Mit einer Helligkeit von +4,83 und einer scheinbaren
Helligkeit von -26,74 mag ist die Sonne am Erdhimmel das mit Abstand (scheinbar) hellste
Objekt sein. Thre Energie gewinnt die Sonne durch Kernfusion, indem mehrere Wasserstoff-
atome zu minimal leichterem Helium fusioniert werden. Der Masseniiberschuss wird dabei zu
Energie umgewandelt. (gemiB Einsteins Formel E=mc?). Das Maximum der Emission der

Sonnenstrahlung liegt im sichtbaren gelb-griinen Bereich des sichtbaren Lichts (ca. 550 nm).

Sonnenparameter:
Ty, =25.38d
M =1,99-10"
P =32846-10°W
T =5778K
P = 1,408

cm
r=6963-10"m

Ao some = 1AE =149,6 10" m
Spektralklasse : G2V



2.1

Der physikalische Aufbau der Sonne

! Der Aufbau der Sonne

1.

Der Kern

Der Kern bildet das Zentrum des Sterns. Hier herrschen mit 14,5 Mio. K die grofiten
Temperaturen und auch der hochste Druck. Im Kern lduft die Kernfusion ab, der Ener-
gieerzeugungsmechanismus von Sternen. Im Kern befindet sich ca. die Hélfte der

Sonnenmasse, obwohl der Durchmesser des Kerns nur ca. 1 des Sonnendurchmessers
4

und damit _L ihres Volumens ausmacht. Die Teilchenkonzentration im Kern betrigt
64

bis zu 250.000 7°! . Dabei muss man beachten, dass die Teilchen hier nicht mehr in
[

Form von Atomen, sondern als Plasma vorliegen. Dabei wird die erzeugte Energie
zum Grofteil als elektromagnetische Strahlung aller Wellenlidngen frei ( £ = Af ). Nur
ca. 2% der Energie wird in Form von Neutrinos freigesetzt. Neutrinos sind dabei Lep-
tonen (leichte Teilchen), die jedoch keine Ladung besitzen und daher kaum mit ihrer

Umgebung wechselwirken. (Zur Energieerzeugung siehe S.8)

Die Konvektionszone

Die Konvektionszone bildet den grof3ten Teil der Sonne. Dabei wird das Photon auf
seinem Weg vom Kern zur Sonnenoberfliche jedoch im Plasma héufig abgelenkt. Die
Photonen legen insgesamt eine Strecke von ca. 10000 Lichtjahren zuriick, weshalb
man die Sonne auch als Hohlraumstrahler betrachtet werden kann. Photonen aus dem
Kern legen jedoch nur kurze Strecken zuriick, bevor sie ihre Energie auf Materie iiber-

tragen, die wiederum Energie durch Photonen emittiert. Die Richtungen der Photo-



nenbewegung ist dabei jedoch zufillig, was zur Folge hat, dass diese trotz ihrer hohen
Geschwindigkeit (c¢) fiir diese Strecke bis zu 10 Millionen Jahre benétigen. Bei diesen
Streuungsprozessen verlieren hochenergetische Photonen aus dem Sonnenkern einen
Teil ihrer Energie an Elektronen und werden dadurch zu langwelligerer Strahlung.

(vgl. S. 50 ,Compton-Effekt)

HeiBlere Massen in der Konvektionszone steigen auf, wéihrend kiihlere Materie ab sinkt
und in Néhe des Kerns wiederum an Temperatur gewinnt. Der Transport der Strahlung

ist dabei effizient, der Betrag des Temperaturgradienten betrédgt lediglich 0,1£

m
(Ein Gradient ist ein Vektor in einem Skalarfeld, der die Anderung einer GroBe zwi

schen zwei Punkten im Feld beschreibt.)

Die Photosphire

In der Photosphére entsteht das Spektrum des Sterns, das sich auf der Erd beobachten
lasst. Durch das Wienschen Verschiebungsgesetz lésst sich die Temperatur der Photo-

sphére eines Sterns anhand von dessen Intensitdtsmaximum berechnen. Die Photo-

sphére ist definiert als der Bereich des Sterns, dessen optische Tiefe bei % liegt.

Die optische Tiefe ist ein Mal} fiir die Durchldssigkeit/ Absorptionsfahigkeit von

Strahlung in einem Medium.

. . . 1
Fir 7 =1 betrdgt die Intensitdt nach dem Durchlaufen des Mediums / =/, - — Strah-
e

lung in einem Medium. (Allgemein / =1, -eir)

Die Photosphédrentemperatur der Sonne betrdagt 5778K. In der Photosphére bilden sich
sogenannte Sonnenflecken, die erheblich kiihler sind (1500-2000K) als die Photosphi-
re und daher als dunkler Fleck erscheinen. Diese Flecken sind Folgen schwacher Mag-
netfelder. Die Photosphérentemperatur eines Sterns ldsst sich durch Spektren (wien-
sches Verschiebungsgesetz, Bestimmung des Emissionsmaximums) in guter Ndherung

bestimmen.

'NASA



4. Die Chromosphire

Die Chromosphére ist oberhalb der Photosphére und lisst sich ohne besondere Filter
(H « -Filter) nur bei einer totalen Sonnenfinsternis nachweisen. Bei dieser erscheint
die schwach leuchtende Chromosphére rot im Gegensatz zur weiBllichen Corona. Die-
ses Rot ist die Folge von durch Wirbel hervorgerufenen Magnetfeldern oberhalb der
Photosphére. Die Temperatur der Chromosphére ist mit ca. 4000K relativ kiihl. In der
Chromosphire gibt es eine vergleichsweise hohe Konzentration von Helium, als Folge
der Kernfusionsreaktion im Kern. Das Edelgas wurde erstmals bei Beobachtungen des
Sonnenspektrums nachgewiesen, da einige Absorptionslinien keinem bekannten Ele-

ment zugeordnet werden konnten.

5. Die Corona

Die Sonnencorona (lat. Krone) befindet sich oberhalb der Chromosphire. Sie geht

flieBend in den Raum iiber. Die Corona ist bei totalen Sonnenfinsternissen sichtbar.

Die Temperatur der Corona ist mit ca. 1—2-10°K erheblich gréBer als die Tempera-
tur der Photosphére (6000 K) und der Chromosphére (4000K). Der Druck in der Co-
rona ist vernachldssigbar, da die Bewegungen durch Magnetfelder und das Gravitati-
onsfeld dominiert werden. Die Spektrallinien der Corona sind unter irdischen Bedin-
gungen nicht auffindbar und stammen von stark ionisierten Eisenatomen. Der Grund
fiir die enorme Temperatur der Corona ist nicht ganz geklirt, man geht davon aus,
dass die Corona durch ihre sehr geringe Teilchenkonzentration selbst kaum elektro-
magnetische Wellen emittiert, weil sie fiir diese nahezu vollstindig durchlissig ist und
daher wenig Energie verliert. In der Corona emittieren einige lonen hochenergetische
Rontgenstrahlung. (Durch die hohe Temperatur liegt das Maximum im kurzwelligen
Bereich). Diese ist jedoch nur von Satellitenteleskopen beobachtbar, da der Grofteil
der harten Strahlung an der Erdatmosphére reflektiert wird. Der Energieerzeu-
gungsmechanismus der Corona ist jedoch noch nicht hinreichend durch die theoreti-

sche Physik erklért.



2.2  Die Energieerzeugung durch Kernfusion in Sternen

Die Kernfusion in der Sonne ist eine stark exotherme Reaktion. Eine wichtige Voraussetzung
fiir die Kernfusionsreaktion ist eine hohe Temperatur bzw. ein hoher Druck, um die soge-
nannte Coulombbarriere zu iiberwinden. Die Coulombbarriere bezeichnet den Abstand zwi-
schen zwei Atomen, bei denen sich die elektromagnetische AbstoBung der positiv geladenen
Wasserstoffkerne und die starke Kraft oder Kernkraft, die zwischen den Atomkernen bzw.
den Nukleonen wirkt, sich ausgleichen (siehe starke Kraft, Quantenchromodynamik). Dieser
Abstand liegt bei ca. 10" m. Jenseits der Coulomb-Grenze kommt es durch die (stirkere)
Kernkraft zur Kernfusion. Insgesamt entstehen bei der Reaktion ein Neutrino und ein Neut-
ron. Die Ladung des Protons (1e) wird in Form eines Positrons, das Antiteilchen des Elekt-
rons, abgegeben. Das Neutrino ist ein elektrisch neutrales Teilchen, das durch die Umwand-
lung eines Protons des Wasserstoftkerns in ein Neutron des Deuterium-Atoms frei wird, da
Neutronen eine minimal geringere Masse als Protonen besitzen. Zusitzlich wird bei der Fusi-
on von Deuterium zu Tritium ein Neutron freigesetzt. Im spéteren Stadium des Sterns werden
die entstandenen Heliumkerne zu hoheren Atomen fusioniert. Die letzte exotherme Kernfusi-
on ist die Fusion zu Eisen (Ordnungszahl 26). Jedoch wird die Coulombbarriere hédufig ledig-
lich durch den Quantenmechanischen Tunneleffekt {iberwunden. Dieser wird durch die Be-

dingungen in der Sonne begiinstigt. Die Umwandlung von Masse zu Energie erfolgt nach Ein-

steins beriihmter Formel: E = mc’ (Aquivalenz von Energie und Masse)
Am=4m,—(2m, +2m,)=4,61-10""kg E =Amc* =829-107°J was bedeutet, dass ca.

4,21-10* Fusionsreaktionen pro Sekunde stattfinden.

e it
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’Die Kernfusionsreaktion in der Sonne

? https://commons.wikimedia.org/wiki/File:FusionintheSun.svg



2.3  Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

Das Hertzsprung-Russell-Diagramm ist zusammen mit der Harvard-Klassifikation die meist-
verbreitete Theorie der Spektralklassifikation von Sternen. Es geht zuriick auf die Arbeiten
der Astrophysiker Etnjar Hertzsprung und Norris Russell Die Grundannahme ist dabei, dass
sich die meisten Sterne entsprechend ihrer Leuchtkraft und einer Spektralklasse zuordnen

lassen. (Man spricht von sogenannten Hauptreihensternen oder auch Zwergsternen).

Leuchtkraft =

Spektralklasse

3Hertzsprung Russell Diagramm

Die Spektralklasse hidngt auch von der Farbe des Sterns (Emissionsmaximum nach Wellen-
lange) ab. In der Entwicklung wihrend des Sternlebens verdndert sich dessen Position im HR-
Diagramm. Nachdem sie den Grofteil ihrer Energie abgestrahlt habe bldhen sich die meisten
Hauptreihensterne zu Roten Riesen auf und stiirzen spéter als weille Zwerge in sich zusam-
men Weille Zwerge sind ein mdgliches Endstadium von Hauptreihensternen mit geringer
Leuchtkraft. Auch unsere Sonne wird, nachdem sie ihren Brennstoff als Roter Riese ver-
braucht hat, zu einem weillen Zwerg zusammenstiirzen. Leuchtstérkere Sterne mit ca. 8 Son-
nenmassen werden zu einer Supernova und fallen anschlieBend in sich zusammen. Durch die
Proportionalitdt der abgestrahlten Energie zur dritten Potenz der Masse des Sterns gilt, dass
massereichere Sterne (durch den Druck ihrer eigenen Masse werden im Kern hohere Tempe-

raturen erreicht) ihren Brennstoff in deutlich kiirzerer Zeit verbrauchen als kleinere Sterne.

3 https://commons.wikimedia.org/wiki/File:HR-sparse-de.svg



Oberhalb der Hauptreihe befindet sich eine Ansammlung von Sternen, die als Riesenast be-
zeichnet wird. Dieser besteht aus Roten Riesen, Sterne deren Temperatur relativ niedrig ist
(ein rotes Maximum entspricht einer Temperatur von ca. 3000K), die aber dennoch eine hohe
Leuchtkraft besitzen. Daraus ergibt sich, dass es sich um Sterne mit groer Oberfliche han-
deln muss. Es handelt sich um Sterne, die zum Ende des Verbrennungsprozesses sich aufbla-
hen und dabei enorme Energiemengen freisetzen. Mithilfe einiger Proportionalititen l4sst sich
die Lebensdauer eines Hauptreihensters abschétzen. Dabei gilt, dass die Lebenserwartung der

Sterne, die sich weiter links in der Hauptreihe befinden, geringer ist.
Lo M*> und E oc M’

Dividiert man diese Terme ergibt sich:

Sofern die Masse des Sterns die Chandrasekharsche-Grenze (nach Subrahmanyan Chandra-
sekhar) iiberschreitet, wird der Stern nicht durch die AbstoBung des Elektronengases als wei-
Ber Zwerg enden, sondern weiter in sich zusammenstiirzen und als Neutronenstern oder als

Singularitét eines schwarzen Loches enden.

MChandrasekhar = 1’45727 ) (%)2 MS

n ist hierbei das Verhéltnis von Nukleonen und Elektronen und héngt von der chemischen
Zusammensetzung des Sterns ab. M (ist die Sonnenmasse (210> kg) . Fiir diese Entdeckung

wurde Chandrasekhar im Jahr 1983 mit dem Nobelpreis fiir Physik geehrt.

Fiir die Entstehung schwarzer Locher bzw. von Singularitdten in ihrem Zentrum existiert eine
dhnliche Grenze, die sog. Tolmann-Oppenheimer-Volkoft-Grenze, die die maximale, kriti-

sche Masse fiir die Entstehung von Neutronensternen angibt.
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3 Elektromagnetische Strahlung

Elektromagnetische Strahlung bezeichnet Schwingungen aus elektrischen und magnetischen
Feldern. Vorhergesagt wurden sie erstmals von James Clerk Maxwell in den Gleichungen
iiber den Elektromagnetismus, dem Induktions- und maxwell-amperschen-Gesetz, woraus
folgt, dass bewegte elektrische Felder magnetische Wirbelfelder erzeugen und zeitlich &n-

dernde Magnetfelder wiederum elektrische Wirbelfelder erzeugen.

- B -
§EXdS=—% Vxi=-2
! P bzw. ot
— E _ _ 1 =
§Bxds=yol+y030— vxgzﬂogo(LJrclE)
dt g, Ot

Durch dieses wechselseitige Erzeugen von elektromagnetischen Feldern entstehen Wellen.
Erstmals nachgewiesen und erzeugt wurden die elektromagnetischen Wellen durch den Phy-
siker Heinrich Hertz. Im Gegensatz zu mechanischen Wellen bendtigen elektromagnetische
Wellen kein Medium, um sich auszubreiten und breiten sich transversal aus. Elektromagneti-

sche Wellen bewegen sich im Vakuum mit konstanter Geschwindigkeit fort.
¢ = 299792458 ™ (Vakuumlichtgeschwindigkeit)
s

Im Wellenldngenintervall zwischen 380 nm und 780 nm entspricht die elektromagnetische

Strahlung dem sichtbaren Licht.

Die Wellennatur des Lichts:

Licht wurde vor der Entwicklung der Quantenmechanik allgemein als Welle angesehen. Diese
Vorstellung geht auf den niederlédndischen Physiker Christiaan Huygens (1629-1695) zurtick.
Ein fiir diese Vorstellung des Lichts stiitzendes Experiment war die Beugung des Lichts im
Youngschen Doppelspaltexperiment. Dabei wird ein Lichtpuls auf einen Doppelspalt gerich-
tet. Auf einer Leinwand auf der anderen Seite des Doppelspaltes bildet sich nach den Geset-
zen der Wellenmechanik ein Interferenzmuster. Das Interferenzmuster ist eine Wellenerschei-
nung, die durch Uberlagerung von zwei Wellen entsteht, sodass sich diese je nach Phasenver-
schiebung konstruktiv oder destruktiv iiberlagern, sodass man entweder eine besonders hohe
Intensitét oder Ausloschung beobachtet (siche auch S.21). Der Young‘sche Doppelspalt galt

in der klassischen Physik als eindeutiger Beweis fiir die Wellennatur des Lichts.

11



Die Teilchennatur des Lichts:

Entgegen der Vorstellung des Lichts als Welle existiert die Vorstellung des Lichts als Teil-
chen. Die Vorstellung stammt von Isaac Newton. Diese Vorstellung wurde lange als veraltet
und falsch angesehen, nachdem durch das Doppelspaltexperiment scheinbar der Beweis fiir
die Wellennatur des Lichts erbracht wurde. Die Vorstellung der Teilchennatur des Lichts
wurde erst durch Albert Einstein (1879-1955) im Jahr 1905 bei der Erklarung des photoelekt-
rischen Effekts wieder aufgegriffen. Beim photoelektrischen Effekt ldsst sich beobachten,
dass Atome durch den Beschuss mit Licht ionisiert werden. Einstein stellte auBlerdem fest,

dass die Energie zur Frequenz proportional ist.

E=hv
Dabei ist h das sogenannte plancksche Wirkungsquantum (SI-Wert: 6,62 -107* Js).
Fiir diese Erkenntnis und Herleitung der Planckkonstanten erhielt Einstein 1905 den Nobel-
preis fiir Physik. Auflerdem stellte Einstein fest, dass bewegte Photonen eine von 0 verschie-

dene Masse (relativistische Masse) besitzen.

Daraus folgt, dass elektromagnetische Wellen auch Teilchen sind (Photonen). Im Standard-
modell der Elementarteilchen gehdrt das Photon der Gruppe der Eichbosonen an. Eichboso-
nen sind Teilchen, welche Krifte {ibertragen. Das Photon ist dabei das Boson der elektromag-

netischen Wechselwirkung. Heute bezeichnet man die elektromagnetische Strahlung gemaf

der de Broglie-Wellenlidnge (p :%) iiber den Welle-Teilchen Dualismus als Quanten. Auch

wenn der Dualismus intuitiv unsinnig erscheint, sind die Vorhersagen der Quantenmechanik
fiir Experimente hervorragend, was sie zu einer herausragenden Theorie macht. Die Entwick-
lung der Quantenmechanik héngt sehr eng mit der Spektralanalyse zusammen, da sich die

Vorhersagen der Theorien anhand von realen Spektren bewerten lassen.
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“Das Spektrum der elektromagnetischen Strahlung

4 https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Electromagnetic spectrum_c.svg?uselang=de
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4 Das Plancksche Strahlungsgesetz

Jeder Korper, der eine Temperatur von T>0 K hat, emittiert elektromagnetische Strahlung.
Daraus ergibt sich die Frage, wie sich die Emission iiber das Spektrum (nach der Wellenlén-
ge) verteilt. Dazu entwickelte die theoretische Physik das Modell des schwarzen Korpers. Ein
schwarzer Korper absorbiert simtliche auf ihn fallende Strahlung (insbesondere auch sichtba-
res Licht) und wirkt daher fiir den au8enstehenden Beobachter schwarz. Da durch das Kirch-
hoffsche Strahlungsgesetz gilt, dass der Absorptionsgrad (beim schwarzen Kdrper = 1) und
der Emissionsgrad einander proportional sind: & oc a, bzw. im thermischen Gleichgewicht
des Strahlers mit seiner Umgebung gleich sind. ¢ = a

Daher emittiert der schwarze Korper fiir jede Wellenldnge das Maximum an Strahlungsleis-
tung. Dabei muss man einschranken, dass sich dieses Gesetz auf Korper bezieht, welche sich
mit ihrer Umgebung im thermischen Gleichgewicht befinden. Auch wenn daraus folgt, dass
kein realer Korper die Strahlungsleistung eines schwarzen Korpers emittieren kann, ist der
schwarze Korper insbesondere in der Astrophysik eine gute Ndherung an astronomische Ob-
jekte. Als alternativen Begriff gibt es den sogenannten grauen Korper. (0<g& <I1). Planck fand
fiir die Strahlungsintensitét eines schwarzen Strahlers folgende Formel:

he ' 1

5 _he.
ekTﬂ, _1

u(A,T) =

SI-Werte der Fundamentalkonstanten:

Vakuumlichtgeschwindigkeit: ¢ =3,0-108 2
S

Plancksches Wirkungsquantum: % =6,63-107*Js

Boltzmannkonstante: k=138-10"% %
Pi: 7 =3,141592
Eulersche Zahl: e=2,718282

Das Gesetz existiert in verschiedenen Versionen je nach Betrachtung. u(A,7) beschreibt die

spektrale Energiedichte in dem gesamten Raum (Vollwinkel: Q = 47 ). Diese Form ergibt sich
aus der Bose-Einstein-Verteilung der quantisierten Schwingungszustdnde und ihrer mittleren

Energie. Das plancksche Strahlungsgesetz beschreibt die Intensitéitsverteilung der Emission
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elektromagnetischer Strahlung eines hypothetischen schwarzen Korpers. Ein schwarzer Kor-
per ist ein Korper, welcher sdmtliche einfallende elektromagnetische Strahlung absorbiert und
aufgrund der fehlenden Reflektion schwarz erscheint. Gleichzeitig gilt fiir einen schwarzen
Strahler, dass der Absorptionsgrad und der Emissionsgrad eines zueinander Strahlers propor-
tional sind. Daher beschreibt die Emission der Schwarzkorperstrahlung fiir jede Wellenldnge
die maximale Emission eines realen Korpers. Der deutsche Physiker Max Planck (1858-
1947) hat im Jahr 1900 zunéchst empirisch eine Formel gefunden, welche die Intensitétsver-
teilung von Strahlern gut modellieren konnte. Allerdings musste er beim Versuch die Formel
theoretisch herzuleiten feststellen, dass eine solche Herleitung im Rahmen der bisherigen
klassischen Physik nicht moglich war. Fiir die Herleitung seiner Formel ging er davon aus,
dass die Energie eines heiflen Korpers bzw. eines Oszillators nicht kontinuierlich abgegeben
wird, sondern durch ,,Quanten® iibertragen wird (von lat. Quantum ,,so viel®). Dies wird als

plancksche Quantenhypothese bezeichnet.

E=n-hf Dabei bezeichnet n e N

2
1. Die Spektrale Strahldichte: L, (4, T)dAdQcos(y) = 2h§ . hcl dAdQcos(y)
eHT —1
Einheit:ZL
m-m- sr

Hierbei wird die Ausstrahlung in einem bestimmten Raumwinkel betrachtet. (Steradiant)
Der Raumwinkel bezeichnet dabei eine Fliche auf einer Kugeloberfliche (4 = 4d”) Es

gilt Q= A

FER sodass der Raumwinkel unabhédngig vom Radius d ist. Der Kosinusfaktor

bewirkt, dass die spektrale Strahldichte von der Richtung unabhingig ist, da der schwarze

Strahler ein diffuser Strahler ist, der samtliches auf ihn fallende Licht absorbiert.

Dabei ist dA ein infinitesimales Flichenelement des heilen Korpers.
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2
2. spezifische spektrale Ausstrahlung: M (A,T)dA = 2”;6 . hcl dA  Einheit: —
—— m°m
elkT _1

Dabei ist dA ein infinitesimales Flachenelement des heiflen Korpers. Hierbei wird nur die in

den Halbraum emittierte Strahlung des schwarzen Korpers betrachtet.

Fiir seine Erkenntnisse in der Quantenmechanik erhielt Planck im Jahr 1918 den Nobelpreis
fiir Physik. Als Planck sein Gesetz flir den Intensititsverlauf der Schwarzkdrperstrahlung
entwickelte, gab es bereits andere Strahlungsgesetze und Aussagen iiber Eigenschaften ther-

mischer Strahlung eines schwarzen Korpers.

Planckkurve

Planckkurve

0.8

0.6

Intensitat

0.4

0.2 /
0 T T

0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000

Wellenldnge (nm)

Die Plancksche Strahlungskurve fiir einen schwarzen Koérper mit absoluter Temperatur T=5800K mit nor-

mierter Intensitdt (Maximum=1), erstellt mit Microsoft Excel
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27°K

3 2
h’c

1. Das Stefan-Boltzmann-Gesetz: P = dA-T* /P=0c-4-T*

27°K
SI-Werte: k=1,381-10_23i c=567-10" fV 7 ( z T
K m K" 15h°c

Das 1879 vom Experimentalphysiker Josef Stefan entdeckte und mit Ludwig Boltzmann
entwickelte Strahlungsgesetz beschreibt, dass die Strahlungsleistung eines schwarzen
Korpers lediglich von der Temperatur des schwarzen Korpers abhidngig ist und zur vierten
Potenz proportional ist. Das Gesetz 14sst sich sowohl aus der klassischen Thermodynamik
als auch aus der Quantenphysik herleiten. Bei der Herleitung aus der Quantenmechanik

integriert man das plancksche Strahlungsgesetz nach allen Wellenldngen oder Frequenzen.

[u(a,1)dR o T

Auch zur Bestimmung von Sternentfernungen lédsst sich das Stefan-Boltzmann Gesetz
nutzen. Dazu nimmt man an der Beobachter auf der Erde befindet sich auf der Oberfliche
einer Kugel, in deren Mittelpunkt sich der Stern befindet. Daraus ergibt sich ein Zusam-

menhang zwischen Absoluter Leuchtkraft P und gemessener Intensitt 1.

bzw. L =4md’oT" Dabei lisst sich die Strahlungsleistung iiber die Temperatur

L
I = e
des Sterns (iiber das Wiensche Verschiebungsgesetz) bestimmen. Fiir die Sonne wird die
von der Erde gemessene Strahlungsleistung auch als Solarkonstante bezeichnet. Die Be-
zeichnung Konstante ist dabei irrefiithrend, da die Strahlungsleistung im Jahresverlauf je
nach Abstand von Erde und Sonne und Neigungswinkel der Erde abweicht. Normalerwei-

se wird fiir die Solarkonstante jedoch ein normierter Wert angegeben, welcher allerdings

Streuung und Absorption an der Atmosphére vernachlissigt.

E, =13672
m

Der Wert der Solarkonstanten schwankt im Laufe des Jahres aufgrund der Exzentrizitit

der Erdbahn. Diese Schwankungen lassen sich durch folgende Formel modellieren.
I=E, -(1+0.03412-cos 2,473
365

Wobei d die Zahl des Tages im Jahr, beginnend mit dem 1. Januar ist. Die Abweichung
betrigt ca. 3,4%.
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2. Das Rayleigh-Jeans-Gesetz M

Das Rayleigh-Jeans-Gesetz beschreibt den Intensititsverlauf der Strahlung eines schwar-
zen Korpers im Rahmen der klassischen Physik. Das Gesetz beschreibt, wie das planck-
sche Strahlungsgesetz, die spezifische Ausstrahlung elektromagnetischer Strahlung in
Abhingigkeit von der Wellenlédnge. Dabei ist das Gesetz eine Ndherung fiir niedrige Fre-
quenzen, fiir hohe Frequenzen gilt jedoch:

lim:M = lim: [, MdA=w/P =

A—0 A—0

Das wird als Ultraviolettkatastrophe bezeichnet, da die beobachteten Intensititen stark
von den Vorhergesagten abweichen. Unter anderem besagt das Rayleigh-Jeans Gesetz,
dass die Maxima der Intensitét filir jeden schwarzen Korper bei sehr hohen Frequenzen
liegen miissten, was empirisch widerlegt werden konnte. Zusétzlich miisste die Strah-
lungsleistung einer thermischen Strahlungsquelle unendlich sein, was die Physiker dieser
Zeit zu Recht fiir unsinnig hielten. Von Bedeutung ist das Rayleigh-Jeans-Gesetz in der
Herleitung des planckschen Strahlungsgesetzes, das sich aus der Quantelung der klassi-

schen Losung (Rayleigh-Jeans) ergibt.

Strahlungsgesetze

1.4 —Planck —RL

1.2 \
1.0

. 5 ~

0.0
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Rayleigh-Jeans-Gesetz fiir einen schwarzen Korper der Temperatur absoluten T=5800K (normiert auf die Intensitét von

500 nm)
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3. Das Wiensche Strahlungsgesetz

Der Experimentalphysiker Wilhelm Wien entwickelte ebenfalls ein Strahlungsgesetz fiir
den schwarzen Korper. Im Gegensatz zum Rayleigh-Jeans-Gesetz kann das Wiensche
Strahlungsgesetz die Maxima der planckschen Strahlungskurve, d.h. des schwarzen Kor-

pers modellieren. Im langwelligen Bereich ist das Wiensche Strahlungsgesetz jedoch un-

2
prézise. M(A,T)dA = 2721150 . }1 dA
2 _he.
eﬂkT

Fiir den Fall eines kleinen Exponentialfaktors (d.h. kleiner Wellenlédngen) ist die Abwei-
chung zur planckschen Strahlungskurve sehr gering, bei lingeren Wellenldngen gewinnt

he he

der Summand -1 an Bedeutung, sodass nicht mehr gilt:  e*™* —1 = e/ . Das Wiensche
Verschiebungsgesetz kann das Wiensche Strahlungsgesetz wiedergeben. Planck erhielt
sein Strahlungsgesetz aus einer Interpolation von Wiens und Rayleigh-Jeans-

Strahlungsgesetzen.

Strahlungsgesetze

1.6
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0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000 1100 1200
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Vergleich der Strahlungsgesetze von Wien, Rayleigh Jeans und Planck
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4. Das Wiensche Verschiebungsgesetz TA . =b

max

Wilhelm Wien entwickelte ebenfalls auf Basis von experimentellen Daten ein Strah-
lungsgesetz zur Beschreibung des Intensitdtsmaxima des schwarzen Korpers in Ab-
hingigkeit der Wellenldnge. Wien fand einen direkten, linearen Zusammenhang zwi-
schen Emissionsmaximum und absoluter Temperatur. Daraus ldsst sich anhand des
Spektrums direkt die Temperatur bestimmen, die wiederum mit der Leuchtkraft/
Strahlungsleistung zusammenhingt. Diesen Zusammenhang gibt das Wiensche Strah-
lungsgesetz im Gegensatz zu langwelligen Rayleigh-Jeans-Kurve korrekt wieder.

AT =D,

max

) he
wobei b =0,0028978 =
4,965k
Wiensche Verschiebungskurve

18
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Verschiebung der Maxima verschiedener Strahlungskurven
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Herleitung des Wienschen Verschiebungsgesetzes

Das Wiensche Verschiebungsgesetz beschreibt eine lineare Beziehung zwischen Hochpunk-
ten (Emissionsmaxima) und dem Parameter Temperatur. Zur Herleitung betrachtet man das

Plancksche Strahlungsgesetz entweder in Wellenldngen oder Frequenzform:

8nhe 1 8hv’ 1
— bzw. u(v,T)=—75—"—

et —1 et —1

u(A,T) =

Um die Extrempunkte zu ermitteln, betrachtet man die erste Ableitung der Kurve/Funktion

und setzt diese gleich 0.

he
cmu):—4%mc.hl +&T0, /4 ,ﬁm.:ﬁ% du(v,T) _,
i 2 ¢ A : kTA i

et —1 (e¥" —1)?

Anschlieend klammert man die urspriingliche Funktion aus (die keine Nullstelle besitzt) und

betrachtet nur den zweiten Faktor.

he

KpTA
du(/i,T):Smizc' hl 1 sy eh he .. 1 he .
da A = = kTA Tt g
eFi _ eki 1 l—eil‘% kTA
Zur weiteren Vereinfachung substituiert man: kth/l =X,
X

~5=0

woraus sich ergibt: o
—e

Nun lassen sich mithilfe numerischer Verfahren die Losungen fiir diese transzendentale Glei-
chung (d.h. nicht exakt 16sbar) bestimmen, welche die Losungen von x darstellen. Diese Be-

dingung setzt man wiederum nach der Substitution ein. Daraus folgt:

¥ = 49651 = "¢
kTA

Das wird wiederum als Zusammenhang zwischen Temperatur und Wellenldnge umgeformt.

Nach Einsetzen der Konstanten ergibt sich:

__he =A . 0.0289 = A_.. mit der Wienschen Verschiebungskonstanten:
kT -4,9651 T

b =0.00289mK / b =2899.09 umK

Daraus erhélt man das Wiensche Verschiebungsgesetz:

A -T =0,00289mK
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5 Spektren

5.1  Entstehung von Spektren

Ein Spektrum ist die Zerlegung des Lichts in seine Spektralfarben. Da weilles Licht eine Syn-
these samtlicher Farben ist, kann man durch die Zerlegung von weilem Licht das gesamte
enthaltene elektromagnetische Spektrum sichtbar machen. Allgemein gibt es zwei Mdoglich-
keiten, Licht in seine Spektralfarben zu zerlegen. Durch Beugung des Lichts an einem Spalt
entsteht ein Interferenzmuster und durch Lichtbrechung an einem Prisma wird das einfallende
Licht gebrochen:

1. Beugung am Doppelspalt/ Gitter

Durch die Beugung des Lichts am Youngschen Doppelspalt bildet sich ein Interferenz-

muster. Fiir kleine Winkel zwischen Spalt und Maximum gilt ungeféhr:

X
g d
Daraus ergibt sich ein ndherungsweise linearer Zusammenhang zwischen Position der
Hauptmaxima (x) (As =nA;n e N) und der Wellenldnge. Fiir die erste Ordnung des
Spektrums gilt:  x=dgA, wobei d der Abstand vom Doppelspalt zum Schirm und g
der Abstand der beiden Spalte ist. (dg = const.). BeschieB3t man einen Doppelspalt mit

weillem Licht, das sich aus Licht aller Wellenldngen zusammensetzt), so entstehen die
Maxima jeder Wellenldnge und man sieht ein lineares Spektrum. In der Astronomie wird
jedoch kein Doppelspalt verwendet, sondern ein Gitter, wobei der Zusammenhang von x

und A fiir das erste Hauptmaximum gleich ist.

’Die Beugung am Spalt; Interferenzmuster

° https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Doppelspalt. Beugungsbild.png
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Die Verallgemeinerung eines Spaltes bezeichnet ein Gitter. Die Gittergleichung fiir die

Hauptmaxima des Gitters lautet:

n-A=sin(ax)-g Daraus folgt fiir die Hauptmaxima nach der Wellenldnge:

P sin(@) - g
n

Unter der Kleinwinkelndherung fiir « ist der Sinus des Dreiecks nahezu gleich dem

Tangens eines dhnlichen Dreiecks, wobei tan(«a) = % Daraus folgt fiir x <</ ein nahezu

linearer Zusammenhang zwischen Position der Maxima (x) und der Wellenldnge.

Da dieser Zusammenhang jedoch nicht exakt linear ist, muss das Spektrum kalibriert

. X
g sm[arctan[ln

n

werden. Exakt gilt jedoch:

l:

2. Brechung am Prisma

Bei der Brechung des Lichts am Ubergang zwischen zwei Medien mit unterschiedlichen

optischen Dichten/Brechungsindizes gilt nach dem Snelliusschen Brechungsgesetz:

sin() ¢

sin(f) ¢

Dabei ist a der Einfallswinkel und B der Ausfallswinkel, jeweils lotrecht gemessen.

Dabei gilt fiir n: L.t n,

n,ist dabei der Brechungsindex in Vakuum oder Luft (1). Dabei ist ¢’ die Lichtgeschwin-

digkeit im Medium, in welchem sich das Licht langsamer als mit der Vakuumslichtge-
schwindigkeit ausbreitet - auBerdem gilt fiir n: n oc f . Daraus ergibt sich, dass hochener-
getische Photonen stdrker abgelenkt werden als Niederenergetische. Hierdurch wird das
Licht in seine Spektralfarben zerlegt. Das folgt daraus, dass nach Snellius Brechungsge-
setz sich im Medium nur die Wellenlidnge dndert, wiahrend f konstant ist.

! ! !

n="S= /17 Durch Umformen der Wellenlédnge nach f ergibt sich: n = AF

C C
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5.2

Arten von Spektren

1. Das kontinuierliche Spektrum

Ein kontinuierliches Spektrum entsteht, wenn die Elektronen in der untersuchten Substanz
nicht mehr auf Bahnen gebunden sind. Dadurch sind die Energieniveauiibergénge der
Elektronen beliebig. Da geméall dem 2. Bohrschen Postulat bzw. dem Energieerhaltungs-

satz gelten muss AE = hf ist, wenn die Energiedifferenz beliebig ist auch die Frequenz

und damit auch die Wellenldnge der emittierten Strahlung beliebig. Daher kann man ein
kontinuierliches Spektrum beobachten, auch wenn die Intensitit der Strahlung nicht linear
verteilt ist. Man spricht auch von frei-frei und frei-gebunden Ubergiingen der Elektronen.
Bei Sternen entsteht ein Kontinuum durch Elektronenbewegungen in entarteter Materie
(Plasma).

2. Das Linienspektrum

Ein Linienspektrum entsteht durch Energieniveauiiberginge der Elektronen. Dabei wird
Arbeit an den Elektronen verrichtet, was diese in einen angeregten Zustand hebt. Beim
,Herunterfallen* des Elektrons wird ein Photon emittiert fiir welches gilt: E=hf. Diesen
Prozess bezeichnet man als Oszillation (Schwingung). Die Abgabe der Energie des Oszil-
lators erfolgt nicht kontinuierlich, sondern durch einzelne Photonen/Quanten. Da es im
Bohrschen Atommodell nur eine bestimmte Anzahl an Energieniveaus gibt, kann jedes
Atom auch nur dementsprechende Frequenzen und Wellenldngen emittieren.
E =AE

Photon ranon Neben dem Emissionslinienspektrum lassen sich auch Absorptions-

linien in kontinuierlichen Spektren erkennen. Diese dunklen Linien entstehen, wenn das
Licht des strahlenden Korpers Materie durchquert. Die Elektronen in Atomen werden da-
bei angeregt, sodass Licht bestimmter Wellenldngen ,,verschwindet®, weil es seine Ener-
gie an ein Elektron abgibt. Dieses Elektron wird zwar beim Riickfall in den Grundzustand
ein Photon emittieren, die Richtung des Photons ist hierbei jedoch diffus, sodass man im
Spektrum an bestimmten Wellenldngen eine Absorptionslinie sieht. Die Wellenldnge ent-
spricht der Wellenldnge, die man in einem Emissionslinienspektrum sehen wiirde. Daher
lassen sich anhand von Absorptionslinien in Spektren Spuren von Elemente und auch Mo-
lekiile nachweisen, die Licht an bestimmte Wellenldngen, bzw. Frequenzen emittie-
ren/absorbieren, das ihre Elektronen genau diesen Energiebetrag aufnehmen oder abgeben

konnen.

E Photoon — AE Elektron — hf
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5.3  Energieniveaus und spektrale Ubergiinge im Wasserstoffatom

Um die Emissionslinien von Atomen zu erkldren, ist das Bohrsche Atommodell heranzuzie-
hen. Das Atommodell, das der Didne Nils Bohr (1885-1962) entwickelte, geht nach dem Ru-
therfordschen Atommodell von einem positiv geladenen Kern, der sich aus Protonen (Ladung
+1e) und Neutronen zusammensetzt (Ladung 0), aus. Dieser Kern wird von Elektronen (La-

dung -1e) umkreist.

Zusitzlich bezieht Bohr auch die Wellennatur von Teilchen (Welle-Teilchen-Dualismus) in
sein Atommodell mit ein. Bohr forderte, da sich die Elektronen nicht selbst durch Interferenz
ausloschen diirfen, diirfen diese sich nur auf bestimmten Bahnen bewegen, sodass sich nur

gleiche Wellenphasen iiberlagern.
27zr =n-A,wobel ne N

Dabei ist A die Wellenldnge des Teilchens und n die sogenannte Hauptquantenzahl. Die
Hauptquantenzahl muss nach Bohr stets eine ganze Zahl sein, damit es keine Phasenverschie-
bung gibt, die zur Folge hitte, dass das Elektron durch destruktive Interferenz nach kurzer
Zeit ausgeloscht wiirde. Dieses Postulat hat zur Folge, dass es nur eine begrenzte Anzahl an

stabilen Bahnen gibt. Diese Bahnen bezeichnet man als stationére Zusténde.

Nun betrachtet man die Entstehung von Licht/Photonen. Hierfiir gilt, dass Licht durch einen
Energieverlust von Elektronen entsteht. Dabei wird zunichst ein Elektron durch Energiezu-
fuhr (Arbeit) angeregt. Dieses fillt jedoch nach ca. 1 ns in seinen Grundzustand zuriick, wo-
bei ein Photon emittiert wird. Diesen Prozess bezeichnet man als Oszillation. Die Energieab-
gabe kann dabei nach der Planckschen Quantenhypothese nicht kontinuierlich erfolgen. Mit-
hilfe der Atomphysik ldsst sich die Energie und damit auch seine Frequenz und Wellenldnge

bestimmen: (E =hf/c=Af).

Dazu betrachtet man die stationdren Zustdnde der Elektronen als Energieniveaus. Zur Be-
stimmung der Energieniveaus gehe man von einer stabilen Kreisbahn des Elektrons um den
Atomkern aus. Daraus folgt, dass eine Zentripetalkraft das Elektron auf der Kreisbahn hilt.

Diese Kraft entspricht der elektrischen Wechselwirkung von Elektron und Kern.

Fpp =F
my’ 1 %
ro dmg, 1’
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Die Ladungen von Kern und Elektron sind dabei jeweils die Elementarladung.

g, ist die elektrische Feldkonstante (e=1,602-10""C &, =8,85-107" #
m

Aus dieser Gleichung ergeben sich die potentielle und kinetische Energie des Elektrons.

(E, =mgh=F 75 E,, =>m?)

1 e
Ekin T
me, r
B 1 e’
= R
e dre, r

Man sieht, dass das Verhiltnis von potentieller und kinetischer Energie auf einer stabilen

Kreisbahn stets 2:1 ist. Daraus ergibt sich der Term fiir das Energieniveau des Elektrons in

Abhingigkeit von r. z E=E, +E,,

Nun gilt durch den Energieerhaltungssatz, dass die Energie des emittierten Photons gleich
dem Energieverlust des Elektrons sein muss. Die Energie des Photons ist durch die Gleichung

des photoelektrischen Effekts gegeben. (2. Bohrsches Postulat)
AE = hf

AuBerdem verwendet Bohr eine Bedingung fiir den gequantelten Drehimpuls.

_h -
P A 2r
L=pxr L =nh

Daraus ergibt sich fiir die Bahngeschwindigkeit (L = pxr = mvr)hist dabei die reduzierte

plancksche Konstante 7 = i
27

nh

m,r

y =

Die Bedingung fiir v setze man nun in die Gleichung fiir die Zentripetalkraft ein, um die

Atomradien der stationdren Bahnen zu bestimmen.
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Daher ergeben sich die stabilen Bahnen und die fiir Elektronen moglichen Energieniveaus im

Atom.
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Nun beachte man, dass wegen des Energieerhaltungssatzes die Differenz der Potentiale der

Energie des emittierten Photons entsprechen muss: (Dabei ist das Vorzeichen egal, da keine

negativen Wellenldngen existieren) z AE =0
AEElektron =E Photon
4
mge 1 1
hf =—Lt—(—-— +he
T

1_omet 11
A 8heyc ni nl

Diese Formel zur Berechnung der Wellenldngen der Emissionslinien des Wasserstoffatoms

wird auch als Rydbergformel bezeichnet:
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Dabei ist R die Rydbergkonstante:

4
meeO

8elhic

R bzw. R =13,6eV

4
Fiir hohere Atome lautet die Rydbergsche Formel: 1. mize iz - Lz) ) wo-
A 8h’gyc n, n

bei z die Ordnungszahl des Elements (Protonenzahl) ist. Dabei wird diese jedoch ungenauer,

da es auch eine Wechselwirkung zwischen Elektronen gibt, die nicht beriicksichtigt werden.

Als Einheit fiir die Energieniveaus der Elektronen verwendet man anstatt der SI-Einheit Joule

hdufig die Einheit Elektronenvolt. Dabei gilt:
1J =1,602-10" eV

Dabei ist 1 eV die Anderung der kinetischen Energie eines Elektrons bei U=1V.
AE‘kin =e- U

e=1,602-10""C

Daraus lassen sich nun die fiir das Wasserstoffatom zu erwartenden Spektrallinien errechnen.

Energieemissionen des Wasserstoff-Atoms

Wellenlédnge in nm angeregter Zustand n=2 n=3 n= n=5 n=6
Grundzustand
n=1 (Lymanserie) 121,5 nm 102,5 nm 97,2 nm 94,9 nm 93,7 nm
n=2 (Balmerserie - 656,2 nm 486,1 nm 434 4 nm 410,2 nm
n=3 (Paschen-Serie) - - 1874,5 nm 1281,4 nm 1093,5 nm
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Im Spektrum des Wasserstoffs lassen sich Emissionslinien bei den jeweiligen Wellenldngen
beobachten. Da die Sonne zu einem sehr grofen Teil aus Wasserstoff besteht, lassen sich im
Sonnenspektrum die Linien bei den vorhergesagten Wellenldngen beobachten. Jedoch beo-
bachtet man im Sonnenspektrum Absorptionslinien. Dabei befindet sich jedoch lediglich die
Balmerserie im sichtbaren Bereich, die Lymanserie liegt im UV-Bereich, alle anderen im
langwelligen infraroten Bereich. Die Serie richtet sich nach dem Grundzustand des angereg-

ten Elektrons.

% Die Emissionslinien des Wasserstoffs im sichtbaren Bereich.(Balmerserie) H-alpha (rot), h-beta blau

i n
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’ Die Serien der Energieniveauiibergiinge des Wasserstoffatoms

¢ http://www.scinexx.de/dossier-bild-638-8-22035.html
7 https://commons.wikimedia.org/wiki/File: Wasserstoff-Termschema.svg
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5.4  Extinktion und Absorption durch die Erdatmosphiire

Ein nicht zu vernachlissigender Teil, der von der Sonne emittierten Strahlung geht durch Re-
flektion an der Erdatmosphére verloren. AuBerdem ergeben sich durch die Gase innerhalb der
Atmosphédre Absorptionslinien. In der Intensitétskurve (dem Spektralprofil) sieht man diese
als lokale Tiefpunkte. Diese Linien sind wellenldngenabhéngig und lassen daher auf Elemente
oder Molekiile bzw. deren Konzentration in der Erdatmosphére schlieBen. Molekiile, die ei-

nen besonders starken Einfluss auf die Intensitéit der Kurve haben, sind Wasserdampf ( H,0),
Kohlenstoffdioxid (CO, ) und Sauerstoffmolekiile (O, ,0;). Zur Berechnung der Extinktion
in einer Substanz wird das Lambert-Beersche-Gesetz verwendet.

1
ln(]—o):C-s-gﬂ

1

I, 1st dabei die Strahlungsintensitét, die bei Eintreten in die Substanz gemessen wird (in Wz )>
m

I, die Strahlungsintensitit am Ende des Strahlengangs, C die Stoffmengenkonzentration, s
der im Medium zuriickgelegte Weg und¢,ein von der Wellenlidnge abhédngiger Extinkti-

onskoeffizient. Allerdings gilt das Gesetz nur unter einigen Einschriankungen:
Fiir die Betrachtung der Extinktion an der Erdatmosphére existiert eine weitere Formulierung

des Gesetzes.

J = [0 X efm(r(a)+r(g)+r(N02)+r(W)+r(O3)+rR)

r bezeichnet dabei die optischen Dichten der gegebenen Stoffe, m die Gesamtmasse der Stoffe
und R die Rayleigh-Streuung. Um diesen Storfaktor auszublenden, werden oft Ballontelesko-
pe verwendet, die in der Stratosphdre Aufnahmen machen.

94 GHz_ 35 GHz
100 %— 60 GHz 122 GHz

| Streuverluste an
Luftmolekllen
p

3 GHz

Bereich
vollstédndiger

50 %— Absorption

relative Durchldssigkeit

Atmospharisches Fenster

100 nm l‘um 10 pm 100 um lmm 100 mm

10 mm
Wellenldnge :

i Mikrowellen
i Radar

c
=<
Licht
=

¥ Absorption an der Erdatmosphire nach verschiedenen Wellenlingen

8 https://commons.wikimedia.org/wiki/File: Atmosph%C3%A4rische Durchl%C3%A4ssigkeit DE.svg
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5.5 Absorptionslinien des Sonnenspektrums

Solare Absorptionslinien

Im Sonnenspektrum gibt es charakteristische Absorptionslinien, die iiblicherweise fiir die
Wellenldngenkalibrierung verwendet werden. Dabei gibt es solare und tellurische Elemente.
Die Linien absorbieren ca. 10% der insgesamt einfallenden Strahlung. Besonders starke Ab-

sorptionslinien sind die Linien des Wasserstoffatoms im sichtbaren Bereich (Balmerserie):

Ha 656,279 nm
HpB 486,133 nm
Hy 434,047 nm
Ho 410,173 nm

Neben Wasserstoff ist Helium das in der Sonne am héufigsten vorkommende Element. Das
Helium wurde sogar erst entdeckt, nachdem in Spektren von Sternen Absorptionslinien
nachgewiesen wurden, die man keinem bekannten Element zuweisen konnte. (Im Jahr 1868
durch den Astronom Jules Janssen, bei Untersuchungen der Chromosphéire entdeckte dieser
eine unbekannte gelbe Absorptionslinie bei 587,56 nm). Dennoch lassen sich die Helium-
Absorptionslinien nur bei genauer Auflésung nachweisen. Das schwerste Element, das in der
Sonne existiert, ist Eisen (Ordnungszahl 26 im Periodensystem der Elemente). Die Fusion zu
hoheren Elementen wire eine endotherme Reaktion, sodass bei der Fusion insgesamt keine
Energie freigesetzt werden wiirde, sondern es miisste der Reaktion Energie zugefiigt werden.

Eine Ausnahme bildet eine Quecksilberlinie bei 546 nm.

Fraunhoferlinien

Neben den Elementen Helium und Wasserstoff in der Sonnenchromosphére lassen sich im
von der Erde aufgenommenen Sonnenspektrum auch Spuren von Atmosphirischen Elemen-
ten und hoheren Elementen in Sternen entdecken. Diese Linien werden als Fraunhoferlinien
(nach dem Miinchner Optiker Joseph von Fraunhofer) bezeichnet. Dabei handelt es sich um
eine Gruppe von Absorptionslinien, die Fraunhofer beobachtet und katalogisiert hat. Insge-
samt hat Fraunhofer ca. 570 Linien im Sonnenspektrum verzeichnet, die er mit Buchstaben
von A bis K versehen hat. Dabei gibt es liberwiegend Absorptionslinien der Elemente Sauer-
stoff, Stickstoff, und der (Erd-)Alkalimetalle (1.und 2. Hauptgruppe im Periodensystem der
Elemente). Insgesamt gibt es im Spektrum 25.000 Absorptionslinien, die ca. 10 % der Inten-

sitdt der Strahlung absorbieren.
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Liste der bedeutendsten Fraunhoferschen Linien im sichtbaren Bereich und nahen IR:

Symbol

T
P

N
L
K
H
h

G
G

Gl

(¢)

d
F
c

b4

Element

Fe
Ti
Fe

Mg

Wellenlidnge

302,11 nm
336.11 nm
358,12 nm
382,04 nm
393,37 nm
396,85 nm
410,17 nm
430,77 nm
430,79 nm
434,05 nm
438,36 nm
466,81 nm
486,13 nm
495,76 nm
516,73 nm

Symbol Element Wellenldnge
b4 Fe 516,75 nm
b3 Fe 516,89 nm
b2 Mg 517,27 nm
bl Mg 518,36 nm
E2 Fe 527,04 nm
e Hg 546,07 nm
d He 587,56 nm
D2 Na 589,00 nm
D1 Na 589,59 nm
a 02 627,66 nm
C Ha 656,28 nm
B 02 686,72 nm
A 02 759,37 nm
Z 02 822,70 nm
y 02 898,76 nm

Neben den Fraunhoferschen Linien kann man im Sonnenspektrum, insbesondere im roten

Bereich, breite Banden an Absorptionslinien beobachten. Diese Banden werden hauptsachlich

durch Molekiile in der Erdatmosphére verursacht und hinterlassen dunkle ,,Liicken* im Spekt-

rum. Uberwiegend atmosphirische Treibhausgase sind fiir diese Absorptionen verantwortlich

(Wasserdampf, O, CH4, CO;, N»). Diese Absorptionsbanden entstehen nicht wie normale Ab-

sorptionslinien durch Anregung von Elektronen, sondern durch Anregung des Schwingungs-

zustandes eines Molekiils. Diese Schwingung kann durch eine grofere Anzahl an Energien

verursacht werden und absorbiert somit auch Photonen mehrerer Frequenzen bzw. Wellen-

langen. Bei genauerer Auflosung im Bereich des Feinstrukturniveaus lassen sich jedoch auch

einzelne Linien in der Absorptionsbande erkennen.

EEEEE

N20
CO:
H:0
0203

CHs

Absorptionsvermdgen

100 %

0%

A

Absorptionsvermogen einiger wichtiger atmospharischer Gase

i)

100 um

T B | |
Wellenlange 0,2 0,5 1 2 5 10 20
UV- Strahlung sichtbare nahes Infrarot mittleres Infrarot fernes Infrarot
Strahlung

? Absorptionsbanden hiufig vorkommender Atmosphérischer Gase

? http://www.webgeo.de/k_308/
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6 Instrumente

6.1 Der Dados-Spektrograph
Der Dados-Spektrograph (spanisch: el dado= der Wiirfel) ist ein Spektrograph der Firma Baa-

der-Planetarium, der vom Max-Planck-Institut fiir Astrophysik entwickelt wurde. Der
Spektrograph erzeugt ein Spektrum einfallender elektromagnetischer Strahlung. Der Dados
wird fiir die Untersuchung von Spektren im Bereich des sichtbaren Lichts bzw. nahen UV-
oder Infrarotstrahlung benutzt. Das Spektrum entsteht dabei durch die Beugung am Spalt.
Dafiir verwendet der Spektrograph ein Gitter, was die Funktion des Spalts erfiillt, und das
Licht durch ein Interferenzmuster beugt, wodurch sich &hnlich wie bei einem Prisma das
Licht in seine Spektralfarben zerlegen ldsst. Der Dados- Spektrograph verwendet ein so ge-
nanntes Transmissionsgitter, d.h., dass das durch den Spalt gehende Licht durch ein Gitter
hindurch auf eine Kamera trifft. (Im Gegensatz zu einem Reflektionsgitter, wo das Gitter die

auftreffende Strahlung reflektiert, was einen dhnlichen Effekt verursacht).
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Der Strahlengang im Spektrographen:

Nachfihrokular

Mikrometerschraube

lSpal |

,\plegel

Objektiv

"Strahlengang des Lichts im Dados-Spektrographen

1. Spiegel und Spalt

Das einfallende Licht (in der Grafik rot) trifft zunichst auf den Spalt des Spektrographen.
Im Dados befinden sich insgesamt 3 Spalte mit unterschiedlicher Dicke, welche fiir die
Auflésung des gebeugten Lichts ausschlaggebend sind (50 um, 25 um, 35 um). Dabei
gilt, dass ein diinner Spalt die beste Auflésung des Linienspektrums erzielt. Der Spiegel
lenkt von Spalt reflektiertes Licht in das Nachfiihrokular des Spektrographen, was es ein-
facher macht, die Spalte auf das astronomische Objekt zu richten, was insbesondere bei
Deep-Sky-Objekten wichtig ist. Ebenso hilfreich ist, dass man so den gewiinschten Spalt
auf das Objekt richten kann. Die hochste Auflosung liefert der 25 gm Spalt, weswegen

dieser in der Regel auch fiir Aufnahmen verwendet wird.

"% Bernd Koch, Spektrographie mit dem Dados-Spektrographen, Seite 5:
http://www.astrofoto.de/facharbeiten/Tutorial%20DADOS%20Bernd%20Koch%203.0.pdf
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2. Blazegitter

Ein weiterer Bestandteil des Spektrographen ist das sogenannte Blaze-Gitter. Das Gitter
zerlegt das einfallende Licht nach der Gittergleichung in seine Spektralfarben. Die Interfe-
renzmaxima betrachtet man hierbei als Ordnungen des Spektrums. Der Spektrograph ver-
wendet im Dados die Aufnahme des Maximums erster Ordnung. Allgemein gibt es
Transmissions- und Reflektionsgitter. Um die geringe Intensitét der einzelnen Ordnungen,
einen Nachteil eines normalen Transmissionsgitters zu erhohen, wird im Dados-
Spektrographen ein sogenanntes Blaze-Transmissionsgitter verwendet. Ein Problem des
Blaze-Transmissionsgitters ist die geringere Intensitit der einzelnen Ordnungen, die durch
die doppelte Beugung entsteht. Ein Reflektionsgitter kann dadurch, dass nur durch die Re-
flektion am Gitter Lichtintensitét verloren geht, eine grofere Intensitét der ersten Ordnung

als ein Transmissionsgitter erzielen.

Fiir den Spektrographen gibt es drei verschiedene optische Gitter mit jeweils einer Gitterkon-
stante von 200, 900 bzw. 1200 Linien pro mm. Die hohere Anzahl an Linien fiihrt dabei zu
einer besseren Auflosung des aufgenommenen Spektrums, grenzt jedoch das Wellenldngenin-
tervall, das abgebildet wird, ein. Wahrend das Gitter mit 200 Linien/mm noch den gesamten
sichtbaren Bereich des Spektrums abbildet(380-780 nm), so bildet das Gitter mit 1800 Li-

nien/mm lediglich den Spektralbereich vom nahen UV bis ca. 500 nm ab.

Der Inhalt des Koffers des Dados-Spektrographen
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6.2 Das Celestron C11-Edge HD

Technische Daten:

Offnung 279 mm
Brennweite 2800mm
Offnungsverhiltnis /10
Auflosung. 0,42°
Grenzgrofle 14m7
Tubuslidnge 60 cm
Gewicht 13,1 kg

Maximal sinnvolle Vergroerung 661x

Das Celestron C11 Edge HD ist ein Teleskop der Firma Celestron fiir astronomische Beo-
bachtungen. Am Schiilerlabor Astronomie wird das C11 als hauptsdchliches Teleskop fiir
Beobachtungen verwendet. Das C11 wird sowohl fiir Beobachtungen von Deep-Sky-Objekten
als auch fiir Objekte aus unserem Sonnensystem verwendet, da es ein hohes Auflosungsver-
mogen besitzt. Die Daten des Teleskops sind fiir die Betrachtung des Spektrums jedoch nur
beding wichtig, da dieses nur die Aufgabe hat, Sonnenlicht zu sammeln, um dieses im Fol-
genden spektroskopisch zu untersuchen. Zum Aufbau des Teleskops, sieche Abbildung auf

Seite 37.
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6.3 Die Kamera STF-8300M

Die CCD-Kamera (STF-8300M) ist eine monochromatische Kamera des amerikanischen Her-
stellers SBIG. Der Vorteil eines schwarz-weilen Bildes gegeniiber Farbaufnahmen ist, dass
samtliche Pixel verwendet werden konnen, um die Auflosung der Aufnahmen zu maximieren.
Das liegt am Verfahren, das fiir Farbaufnahmen verwendet wird, die sogenannte Bayer-
Matrix. Dabei werden 4 Pixel zu einem groBen Pixel zusammengefasst, wobei es entspre-
chend der Empfindlichkeit des menschlichen Auges (entsprechend der Emission der Sonne,
deren Maximum bei ca. 550 nm im griinen Spektralbereich) zwei griine, ein blauer und ein
roter Pixel verwendet. Die CCD-Kamera nutzt zur Erzeugung eines Bildes den photoelektri-
schen Effekt (sieche auch S.11), wodurch ausgeschlagene Elektronen einen elektrischen Im-
puls erzeugen, der wiederum digital in ein optisches Signal umgewandelt wird. Ein wichtiger

Faktor bei Betrachten der Spektralprofile ist die Quanteneffizienzkurve (siehe auch S. 43)

Technische Daten:

Pixelzahl: 3326x2504
PixelgroBe: 5.4 my x5.4 my

Maximale Quanteneffizienz: 54% (bei 540 nm)

Die SBIG-Kamera STF-8300
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6.4  Das Experiment/Messergebnisse (4.11.2015)

Celestron C11-
Teleskop

Dados-
Spektrograph

CCD-Kamera

Netzteil

Motebook

Stromquelle

Schematische Darstellung des experimentellen Aufbaus

Fiir die Aufnahmen wurden die in den vorherigen Seiten vorgestellten Instrumente verwendet,
zur Aufnahme auBlerdem die Astrosoftware MaximDL 5. Bei allen Aufnahmen wurde das
Gitter mit 200 Linien/mm verwendet, da fiir den Vergleich von Planckfunktion und Aufnah-
me der gesamte Spektralbereich zu beachten ist. Die erzielten Aufnahmen sind im Folgenden
zu sehen. Hierbei handelt es sich um Tageslichtaufnahmen, die grundsétzlich dasselbe Spekt-
rum wie das der Sonne zeigen. Der wesentliche Unterschied besteht darin, dass durch die at-
mosphérische Rayleigh-Streuung die Intensitit im blauen relativ zur Intensitit im roten zu-

nimmt.

Der Aufbau mit dem C11-Teleskop, dem Dados und der Kamera (STF 8300)
1 Celestron C11 Edge HD 2 DADOS-Spektrograph 3STF 8300M
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Man sieht an dieser Stelle drei Absorptionslinienspektren in Form von Streifen. (Da ein Spalt

beleuchtet wird, dessen Licht zerlegt wird). Das erklért sich daraus, dass der Spektrograph
drei Spalte enthilt, die alle ein eigenes Spektrum erzeugen, indem das Gitter das einfallende
Licht in seine spektralen Bestandteile zerlegt. Das Bild ist schwarz-weil}, da die Kamera
monochromatisch ist, was ihre Auflosung erheblich verbessert. (Farbkameras fassen in der
Beyer-Matrix 4 Pixel zu einem Farbpixel zusammen, was ihre Auflosung reduziert). Man
erkennt an dieser Stelle bereits Absorptionslinien des Spektrums. Aufgrund der
Absorptionsbanden im rechten Bereich (im Spektrum im roten Spektralbereich) erkennt man,
dass die Wellenldnge von links nach rechts zunimmt, da das Gitter den sichtbaren Bereich des

Spektrums aufzeichnet.
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7 Bearbeitung des Spektrums mit Vspec

Vorarbeit: Der Dados Spektrograph zeichnet insgesamt drei Spektren auf, wovon jedoch das
mittlere die hochste Auflésung besitzt. Zunidchst muss man versuchen, das Spektrum zu dre-
hen, sodass es minimal geneigt ist. Dazu benutzt man die Software MaxIm DLS5. (Die auch
zur Aufnahme verwendet wurde). Anschlieend schneidet man das mittlere der drei Spektren
aus, sodass kein schwarzer Rand bleibt. Zur Auswertung des Spektrums wird an dieser Stelle
die Software visual spec benutzt. Vspec ist eine in der Astronomie hdufig verwendete Aus-
wertesoftware und wurde vom franzosischen Informatiker Valérie Desnoux programmiert und
ist im Internet frei erhiltlich und herunterladbar. Zunéchst muss das aufgenommene Spektrum
in ein sogenanntes Spektralprofil verwandelt werden. Nach dem Import der Datei wird dazu
der Befehl ,,Object binning* ausgewéhlt. Die Software wandelt die aufgenommenen relativen

Intensitéiten in eine Kurve von Intensitét/Pixel

2 CCdImage 17 bearbeitet.spc o=

E

PIBREDE @)

Das Spektralprofil des Sonnenspektrums, mithilfe von der Software visual spec erstellt

Anhand von lokalen Tiefpunkten der Kurve lassen sich Absorptionslinien identifizieren, de-
ren Wellenlingen bekannt sind. Das Spektralprofil weist dabei schon eine gewisse Ahnlich-
keit mit der Planckschen Strahlungskurve auf (siehe Plancksches Strahlungsgesetz Abbildung,
Seite 15). Das Spektralprofil ist dabei tatsdchlich eine Zuordnung der Intensitdt in Abhingig-
keit der Wellenldngen. Die Tiefpunkte der Intensititskurve entsprechen dabei Absorptionsli-
nien im aufgenommenen Linienspektrum (vgl. Abbildung, Seite 38). Zur Kalibrierung miis-
sen diese Tiefpunkte Absorptionslinien von Elementen, deren Wellenldngen bekannt sind,
zugeordnet werden. (vgl. Abbildung ). Durch die Modellierung dieser Punkte durch ein Poly-

nom wird die Wellenldngenachse kalibriert, d.h. in eine lineare Achse transformiert.
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HB, 486133 o s17c6n

Ca, 4226,73

Hy, 4340,73

HE,
4101,47 CH, 4305

Ca, 3568.,47

Ca,
3933,66

MaD, 5892,54

tellurisches 02,
€276.61

Ha, 6562,79

tellurisches 02

tellurisches 02

Identifizierung von charakteristischen Absorptionslinien am Spektralprofil (Wellenlédnge in Angstrom)

Hier wurden fiir die Kalibrierung der Kurve des Sonnenspektrums folgende Linien als Punkte

genutzt (Wellenlidngen in Angstrom):

Linie Wellenlinge(Angstrom) Element
Hao 6562,82 Wasserstoff
HpB 4861,33 Wasserstoff
NalD1 D2 5892.94 Natrium
Call,K 3933,66 Calcium
CallLH 3968.,47 Calcium
tellurisches 02, a 6276,61 Sauerstoff

Aus den Angaben der Wellenlédngenkalibrierung erstellt visual spec ein Polynom fiir die Wel-

lenlangenachse, das die Punkte méglichst genau modelliert.
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Nun wihlt man den Button ,,Calcul®, worauf die Software nun ein Ausgleichspolynom fiir die
Wellenlidngenachse bildet. Danach kann man das Fenster fiir die Kalibrierung schlieBen und
erhilt mit der Option ,,Calcul” nun die mit der Ausgleichskurve errechnete Wellenlédngenach-

S€.

2987240
2811520
2635800
2460080
2284350
2108640
1932520
1757200
1581480
1405760
1230040
1054320
878600

702880

527160

351440

175720

S 3700 3875 4050 4225 4400 4575 4750 4925 5100 5275 5450 5625 5800 5975 6150 6325 6500 6675 6850 7025 7200 7375 7550 7725 7900 8075 8250 8425 8600 8775 8950 9125

Das wellenldangenkalibrierte Sonnenspektrum

Um die Qualitdt der Ausgleichskurve und damit die Genauigkeit der Kalibrierung zu bewer-
ten, bietet vspec nun die Moglichkeit, im wellenldngenkalibrierten Spektrum bekannte Linien
von chemischen Elementen anzeigen zu lassen. Nun empfiehlt es sich bestimmte Peaks im
Spektrum auf eine atomare Emissionslinie (die Emissionslinien entsprechen nach der Wellen-
lange den Absorptionslinien, vgl. ,,Entstehung von Spektren®, S.17) des Elements zu priifen.

Die am einfachsten zu priifenden Elemente sind Wasserstoff, Calcium, Natrium sowie Mag-
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nesium. Sauerstoff und Eisen besitzen eine Vielzahl von Emissionslinien, jedoch sind diese
weniger charakteristisch.

[EVisual Specs] ctrum

[2] File Edit Format Operations Spectrometry Radiometry Tools Assistant Window Options ?
S|l @ o=t [ze: za96.02 I oo 34z.1366 (A/pixel) H &
[ spostca oo ]| T w2 QAEE L2 2]l S EE LR P

25.42 ; 4462.16 | 136.74

& Mendeleiev table

Li Be B |C N O |F
Na Mg Al sip s
K Ca Sc Ti V Cr Mn Fe Co Ni Cu Zn Ga Ge As Se Br
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Die Linien im wellenldngenkalibrierten Spektrum

Um Aussagen iiber den untersuchten Strahler anhand des Spektrums zu treffen, muss man
zundchst aber noch die nicht konstante Empfindlichkeit/Quantenausbeute der verwendeten
Kamera beriicksichtigen. Daher muss das Spektrum zunéchst um die Empfindlichkeitskurve

Kameraaufnahme

der Kamera bereinigt werden: Instrumentenfunktion =
Sternspektrum

Daraus folgt, dass man die Messung zunichst durch die Instrumentenfunktion dividieren
muss, um das Realspektrum zu erhalten. Das Divisionsergebnis entspricht dem Spektrum des

Sterns um die Empfindlichkeit der Kamera bereinigt, sodass die Intensititen der Planckkurve

relativ vergleichbar sind, wenn diese auch nicht den Absolutintensitéiten des Sterns (in——)
m°m

entsprechen, sondern nur relativen Intensititen des Sensors.
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Quantum Efficiency

yo/ -~ S KAF-1603ME

Mithilfe der Kameraempfindlichkeitsfunktion ergibt sich das wahre Sternspektrum als Divisi-

onsergebnis aus Aufnahme und Empfindlichkeitskurve der Kamera.

3140 3980 4820 5660 6500 7340

Um dennoch Aussagen iiber die Intensititen treffen zu konnen, kann man die Intensititen

normieren. Dabei passt man die Intensititskurve an das Strahlungsmaximum an. Entweder

. . Messkurve
normiert man dieses zu 1 (——

Maximalwert

) oder normiert das Maximum, sodass dieses der

theoretisch vorhergesagten Intensitdt des Strahlungsmaximums entspricht (Normierung fiir

Maximum=1).
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Sonnenspektrum mit linearer Wellenldngen- und Intensitdtsachse

Vergleich der Kurven: Plancksche Strahlungskurve (schwarz; ermittelt durch vspec), Rohspektrum (blau), um
die Empfindlichkeitskurve bereinigtes Spektrum (griin), anhand eines Referenzterns in vspec (G2V) bereinigtes

Spektrum (rot)

Vergleicht man nun das aufgenommene Spektrum mit der Planckschen Strahlungskurve eines
schwarzen Kdorpers der absoluten Temperatur 5800 K, zeigen sich erstaunlich symmetrische
Abweichungen im blauen und roten Spektralbereich. Zudem zeigt sich die Unbrauchbarkeit
der im UV aufgenommenen Kurve, deren Intensitét fast exakt O ist.

Eine alternative Methode zur Kalibrierung der Y-Achse ist die Verwendung eines Referenz-
spektrums, um die nichtlineare Empfindlichkeit des Sensors auszugleichen. Dabei wird ein
Spektrum gleichen Spektraltyps als Referenz verwendet. Damit wird der grundsitzliche Ver-
lauf des Diagramms nicht verandert. (Die plancksche Strahlungskurve hingt lediglich vom

Parameter Temperatur ab, die ihrerseits den Spektraltyp bestimmt).
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8 Ergebnis

Fiir die weitere Betrachtung des Spektrums ist die mit vspec ermittelte Planckkurve nicht pra-
zise genug, um Aussagen treffen zu konnen, da die plancksche Kurve nur ungeféhr an das
Spektrum angepasst werden kann. Zur Analyse habe ich die Daten von vspec in eine Excel-
Datei umgeformt. Die Kurve des Spektralprofils wird nun mit Excel erstellt. Als Vergleichs-

kurve habe ich in einer weiteren Tabelle die Planckkurve ermittelt.
Dagegen das Spektralprofil mit dem genormten Maximum:

1.2

— Intensitat(relativ)

— Planckkurve
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Vergleich von planckscher Strahlungskurve und Spektrum (Air Mass=1,5, genormte Intensitit)

Mit diesem Schritt sind jedoch die Mdglichkeiten zu Beurteilung des Schwarzkorpers er-
schopft. Zur weiteren und genaueren Analyse habe ich einen Datensatz fiir extraterrestrische
Sonnenstrahlung verwendet, um weitere Vergleichsdaten zu erhalten. Die Daten stammen von
der Internetseite PV Education und stehen dort frei zum Download zur Verfiigung. Ich habe
andere Quellen mit den aus den Werten resultierenden Kurven verglichen, wobei sich zeigte,
dass die Daten tiibereinstimmen. Um alle Datensdtze miteinander zu vergleichen, sind hier
Datensétze in normierten Kurven dargestellt. AM steht fiir ,,Air Mass®“. Um die Sonne selbst
als schwarzen Korper beurteilen zu konnen, sind um Atmosphéareneinfliisse bereinigte Kurven
unerlésslich, da die Extinktion eine zu grof3e Fehlerquelle darstellt, die sich auch nicht leicht

bereinigen lasst.
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Vergleich eines Spektrum (Air Mass=0) und planckscher Strahlungskurve (genormt) T=5778K

Daraus ergibt sich eine Divisionskurve aus Schwarzkorperstrahlung mit dem Literaturwert der
maximalen Wellenlédnge bei 500 nm bzw. T=5778 K. Man sollte sich jedoch dariiber im kla-
ren sein, dass der Wert von 5778 K aus der Strahlungsleistung der Sonne resultiert, die in der
Solarkonstanten definiert wurde. (Aufgrund der Exzentrizitidt der Erdbahn und dem daraus
entstehenden Abweichungen in der Entfernung weicht die Strahlungsleistung im Jahresver-
lauf von diesem Wert ab. Die Abweichung in der Strahlungsleistung der Sonne ist hingegen

vernachlédssigbar gering).

Definition der Sonnentemperatur iiber die Solarkonstante:

P=cAT* P=c4z, T*
E, :1367K2 E, = P2
m 4rd;
Tt E,d’
E, =2 T =42 =5778K
d or,

s

Durch Einsetzen der Werte erhélt man T. Den so ermittelten Wert bezeichnet man auch als
effektive Oberflaichentemperatur. Bei der Betrachtung der Verteilung der Strahlungsleistung
kann man die Sonne jedoch nicht mehr als Kérper mit homogener Temperatur ansehen, selbst

wenn man nur die Photosphérenstrahlung betrachtet, deren Temperatur im Intervall zwischen

5000-6000K liegt.
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Eine Gleichung, in der man einen Mittelwert fiir die Schwérze einsetzen kann, ist das Stefan-

Boltzmannsche Strahlungsgesetz: PdA = oeT*dA

Die Strahlungsleistung P ldsst sich dabei als das Integral der Planckschen Kurve nach der

Wellenlénge schreiben: P= 8J-u(l, T)dA

Da die Spektraldaten nur fiir den Bereich von 280 bis 1000 nm Wellenlénge gegeben sind,

muss man Grenzen setzen. Die Strahlungsleistung der empirischen Daten lésst sich durch eine

Aufsummierung der Intensititen gut anndhern. ( j f(x)dx = Ziz f(x)wenn 1<<x, —x,)

X

1000 W
j u(2,T)dA =1010,2—
m

280

Die Summe der aufgezeichneten Intensitéiten betragt dagegen: 944,1—-, woraus sich eine
m

gemittelte ,,Schwirze™ (Anteil an der Schwarzkorperkurve) von 0,93 ergibt. Hierbei wird der
Literaturwert flir die Oberfldchentemperatur der Sonne von 5778K verwendet. Daraus folgt

€=0,93.
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Um zu versuchen zu modellieren, dass die Sonne kein Korper mit homogener Temperatur ist,
soll im Folgenden versucht werden, mehrere Kurven zu iiberlagern um die Intensitdtskurve
genauer zu modellieren. In den vorherigen Betrachtungen wurde stets mit genormten Gréf3en
gearbeitet. Nun empfiehlt es sich, mit absoluten Intensitdten zu arbeiten, da ansonsten das

Mitteln schwieriger wird. Man nehme nun die in eine Vollkugel ausgestrahlte Intensitét.

87zhc 1

he
e/lKT -1

u(A,T)dA = dA

Im vorhandenen Datensatz wird die Intensitdt in der Einheit

angegeben. Allerdings
m°nm

wird hierbei keinesfalls ein Flachenelement des strahlenden Korpers, sondern eine Flache in

der Entfernung der Erde betrachtet. Um die gesamte Strahlungsleistung der Sonne zu ermit-

teln, multipliziert man mit ihrer Oberfliche. u(1,T) =u, (1,T) 7]
Unter der Vorraussetzung, dass diese gleichmiBig abgestrahlt wird, gilt:

_uy(A,T )r§

=T
Woraus sich die Intensitdten auf Hohe der Entfernung Sonne-Erde ergeben. Um zu versuchen
darzustellen, dass die Sonne keine homogene Temperatur besitzt, versuche ich im Folgenden
die Planckkurven verschiedener Temperaturen zu mitteln. Da der Temperaturgradient der
Photosphire nahezu konstant ist, ist es gerechtfertigt von einer linearen Temperaturverteilung

auszugehen. VT = grad(T) = or . or or = ar

ox oy 0z dr

Es wurden die Kurven von 5560 bis 6000 K gemittelt. (Intervall je 20 K). Dabei zeigt sich,
dass die Intensitit, die durch dieses Mittlungsverfahren entsteht, im griinen und blauen zu-

nimmt, was moglicherweise die grofe Intensitit nahe dem Maximum erklért.
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Diagramm der absoluten Intensitéten der Sonnenstrahlung und einem Mittelwert der Planckschen Strahlungskurven zwi-

schen 5640 und 5920 K (in _ W . Zusitzliche Randkurven zur Modellierung bis 400 nm (blau), bzw. ab 400 nm (gelb)

Auch hier zeigt sich eine gute Ndherung des planckschen Strahlungsgesetzes zur Beschrei-
bung der Sonnenstrahlung. Im Mittel ergibt sich fiir die Sonnenstrahlung ein Schwérzegrad

Spektrum

von 0,94 bzw. 94% ( ). Betrachtet man nur den Spektralbereich ab 400 nm, liegt

Kurve
dieser Schwirzegrad sogar bei 0,98 bzw. 98%, was ein hervorragendes Ergebnis ist, da im
Bezug auf das Absorptionsvermdgen die besten auf der Erde erzeugbaren Materialien (Koh-
lenstoffbindungskomplexe, sog. Nanotubes) ein Absorptionsvermdgen von ca. 99 % besitzen.
Bei der Analyse zeigt sich ein starker Abfall der Intensitét in Richtung des nahen UV, wih-
rend die Kurve in Richtung des Infrarot auf ungefahr konstantem Niveau bleibt und im blau-
griinen (400-500 nm) die Schwarzkorperstrahlung sogar iibertrifft. Es stellt sich die Frage,
warum das nahe UV sich nicht prizise durch einen schwarzen Korper beschreiben ldsst. Mir

erscheinen drei Erklarungen, bzw. Fehlerquellen moglich.

1. Im nahen UV gibt es eine hohere Konzentration an Absorptionslinien, dadurch werden
Photonen aus dem UV eher absorbiert, wodurch ihre Intensitit geringer wird. Gerade,
da man mithilfe der Mittelwertkurve, die maximalen Intensitdten im Blauen gut mo-
dellieren kann ist es moglich, dass dieser Differenzbetrag durch Elemente in der Son-
ne absorbiert wird. Gerade da die UV Strahlung nur zu einen Bruchteil von der Son-
nenoberfliche stammt und dieses hochenergetische Licht dadurch ein Medium durch-

queren muss wo Absorption stattfindet.
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2. Die Sonne ist kein Korper mit homogener Temperatur von 5778 K. Die Temperatur
nimmt nach innen hin zu. Auf der Oberfldche ist sie deutlich geringer als die Oberfla-
chentemperatur eines vergleichbaren Korpers. Nach dem Wienschen Verschiebungs-
gesetz stammt die rote und infrarote Strahlung aus den der Oberfldche ndheren Regio-
nen, wihrend die Photonen der UV Strahlung einen langeren Weg zur Oberfliache zu-
riicklegen. Daher ist die Wahrscheinlichkeit hoher, dass diese reflektiert oder gestreut
werden. Durch den Compton-Effekt werden Photonen hoherer Energie gestreut, indem
sie Energie an freie Elektronen abgeben. (Im Plasma sind die Wasserstoffatome alle in
ionisiertem Zustand vorhanden). Ein Photon braucht zwischen 10.000 und 17.000.000
Jahre, um die Oberfldache zu erreichen. Auch hochenergetische y-Strahlen, die bei Fu-
sionsprozessen im Kern entstehen, verlieren dabei kontinuierlich Energie.

Compton-Verschiebung A'— 1 = A1 = L(l —COS Q)
m,c

e

wobei ¢ der Ablenkungswinkel des Photons ist. Die Verschiebung ist in jedem Fall

positiv da gilt: 0 <cosp <1

GestoRenes
Elektron

Einfallendes Photon

ANANNANNAN A
VAVAVAVAVAVAVAVARS 7

Gestreutes
Photon

"'Compton-Effekt, Streuung eines Photons an einem Elektron

' https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Compton_scattering-de.svg
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Differenz zwischen Strahlungskurve und Intensitét

|

-25
Differenz-

Betrag von Planckscher Kurve und Spektrum: Der Uberschuss im sichtbaren Bereich ist zum Fehlbetrag im

UV ahnlich. Daraus ergibt sich die Vermutung, dass einige blaue Photonen in der Sonne Energie verlieren,

was auch mit im Sonnenkern entstehenden y-Strahlen passiert.

3. Das Schwarzkorpermodell ist moglicherweise nur fiir bestimmte Wellenldngen gege-
ben. Ist die Absorptionsfahigkeit der Sonne im UV geringer, wire nach Kirchhoffs
Gesetz auch ihre Emissionsfdhigkeit in diesen Wellenldngen geringer. Das Diagramm
fiir den Anteil an der Schwarzkdrperkurve legt nahe, dass die Absorptions- bzw.
Emissionsfahigkeit wellenldngenabhingig ist. Zudem sind diese Groflen bei realen

Korpern nur proportional zueinander und nicht identisch.

Anteil am Schwarzkorperspektrum

— Anteil am Schwarzkdrperspektrum

Ii(Planck)
o
o]

o
o

0.4

0.2

0 200 400 600 800 1000 1200
Wellenléange

Anteil der Sonnenintensitit an der theoretischen Schwarzkorperkurve. 1=100%, Durchschnitt 0,94
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9 AbschlieBende Bewertung des schwarzen Korpers

Natiirlich ist die Sonne kein perfekter schwarzer Korper. Die von der Erde aufgenommenen
Spektren sind in ihrem Fehler durch die Rayleigh-Streuung und Absorption an der Erdatmo-
sphire nicht einfach zu bereinigen. Um diese Fehlerquelle zu umgehen, muss man auf Daten
von Satelliten zuriickgreifen. Dabei zeigt es sich, dass insgesamt das plancksche Strahlungs-
gesetz insgesamt und damit der schwarze Korper fiir die Sonne ein sehr niitzliches Modell fiir
astronomische Objekte ist. Im Durchschnitt betrdgt der Schwérzegrad der Sonne im sichtba-
ren Bereich 0,94. Hinzu kommen Abweichungen durch Absorptionslinien im Spektrum, die
die Intensitit reduzieren. Nimmt man die Gesamtabsorption von ca. 10%, erscheint dieser
Wert plausibel, auch wenn hier nur die in der Sonnenphotosphire entstehenden Absorptions-

linien zu beriicksichtigen sind.

25
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Vergleich von Spektrum (griin), gemittelten Planckkurven (5560K-6000K) (Intervall=20 K) und Planckkurven
zur Modellierung des Kurzwelligen (T=5600 K, blau) bzw. langwelligen Bereichs (T=5800 K, rot)

Bei Betrachtung der Abweichung féllt auf, dass im Bereich von 400-500 nm die Intensitit die
Schwarzkorperstrahlung iibersteigt. Das widerspricht dem Kirchhoffschen Strahlungsgesetz,
das fordert, dass die Emission eines realen Korpers die des schwarzen Korpers nicht iiberstei-

gen darf, da Absorption und Emission zueinander proportional sind bzw. sich im Zustand des
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thermischen Gleichgewichts entsprechen. Wenn man sich jedoch iiberlegt, dass das Sonnen-
spektrum eine Uberlagerung von verschiedenen Kurven sein muss, da die Sonne keine ho-

mogene Temperatur besitzt, ist dieses moglich, zudem die Intensitit des Maximus proportio-

nal Zu%(vgl. Abb. S.19) zunimmt. Zudem befindet sich die Sonne nicht im thermischen

Gleichgewicht mit ihrer Umgebung, sodass nicht gilt e=a. Eine dritte Fehlerquelle ist, dass die
Sonne kein Korper mit homogener Temperatur ist und auch Strahlung aus tieferen Regionen
von der Sonne abgestrahlt wird, wobei diese jedoch auch gestreut wird. (Ein Photon braucht
bis zu 17.000.000Jahre vom Kern zur Oberfliche, wobei es hdufig an Elektronen gestreut

wird). Das verfilscht natiirlich die Verteilung der Strahlung.

Dennoch ist die Spektralanalyse die wichtigste Informationsquelle iiber einen Stern und er-
laubt uns Aussagen iiber die Temperatur und Strahlungsleistung des Sterns und weitere aus
der Spektralklasse folgende Informationen iiber die Physik des Sterns. Eingrenzend zum Mo-
dell des schwarzen Korpers muss natiirlich erwihnt werden, dass ein Stern bzw. im konkreten
Fall sich weder mit ihrer Umgebung im thermischen Gleichgewicht befindet noch einen per-
fekten schwarzen Korper darstellt. Dennoch ist der schwarze Korper eine sehr niitzliche Ap-
proximation fiir reale Korper. Durch das Modell des schwarzen Korpers lassen sich auch aus
einem von der Erde aufgenommenen Spektrum Aussagen iiber den zu analysierenden Kdrper
treffen. Das Maximum der auf der Erde aufgenommenen Kurve liegt bei 481 nm. Durch die
Atmosphire und die Rayleigh-Streuung (durch die der Himmel blau erscheint), verschiebt
sich das Maximum in den blauen Spektralbereich. Insgesamt ist der schwarze Korper jedoch
ein wichtiges Modell in der Kosmologie, das uns auch die Kategorisierung von Sternen im
Hertzsprung-Russell-Diagramm ermdglicht. Sterne sind in guter Néherung schwarze Strahler,

sieht man die Sonne als ,,grauen Korper®, fiir den gilt: 0>e>1

Fiir die Sonne ldsst sich im sichtbaren Bereich ein Wert von 0,98 bzw. 98 % fiir das Emissi-
onsvermogen bestimmen. Beriicksichtigt man, dass die besten schwarzen auf der Erde er-
zeugbaren Materialien (Kohlenstoff-Nanotubes) ein Absorptionsvermdgen von ca. 99 % be-
sitzen, zeigt sich, dass die Sonne einem solchen Schwarzkorper sehr nahe kommt, wenn man
zudem beriicksichtigt, dass die Bedingung des thermischen Gleichgewichts fiir die Sonne
nicht gelten kann. Das Modell des schwarzen Kdorpers ist jedoch insbesondere niitzlich, da
samtliche physikalischen und chemischen Eigenschaften keine Bedeutung fiir die Abstrahlung
haben, sondern der einzige relevante Faktor die absolute Temperatur des Korpers ist. Nahezu
perfekte schwarze Korper sind schwarze Locher (Hawking-Strahlung) und die kosmologische

Hintergrundstrahlung, deren Strahlungskurven im Radiowellenbereich liegen.
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