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12. STERNFREUNDE. SEMINAR, 1984
im Planetarium der Stadt Wlen Zeiss Planetarium

DIE SONNE

JubiIäums-Seminar von besonderer Art und Umfang,

anläßlich des sechzigjährlgen Bestehens des öster-
reichischen Astronomischen Vereins, mit Förderung
durch das Institut für Astronomie, Unlversität Gfaz.
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Erscheinungsformen der Sonnenaktivität,. llit Filmvorführungen
(Dr.Alfred Schroll, Sonnenobservatorium Kanzelhöhe, Univ.Graz) .

Dle Skylab-Mission (Angelika Ivinger, Wien).
Positionsbestimmung auf der Sonne (Holger Reusch, hlien).
Das Sonnenspektrum (univ.-Ass.DipI. Ing.Alexander Pikhard,
Institut für fnformatik, Technische Universität, Wien).
Sonne und Erdatmosphäre. Mit TV-FiLm, aufgenonunen von CoI.
Henry Hartsfield, Pilot "Columbia Iv", 1982, beim Durchflug
der Erdatmosphäre (Alexander Probst, Wien).
Dle Geräte zur Sonnenbeobachtung auf der Wiener Urania-
Sternwarte (Dr.Beate Pietschnlg, Wien) .
Der "Canon of Solar Ecllpses, -2003 to +2526" , von Mucke-Ir{eeus.
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Ubersi.cht: Auswahl von tlteratur über dle Sonne.

Die fol-gende Auswahl solI es erleichtern, sich in das Gebiet der
Sonnenbeobachtung und Sonnenforschung hineinzufinden.

Zum ersten Kennenlernen

Unter den zahlrelchen guten !{erken mußte eine Auswahl getroffen
werden - darilber hinaus sind weltere Werke zur Anslcht ausgelegt!

K.Klepenheuer, DIE SONNE. Verständliche Wissenschaft, Nr.68, Springer
Verlag, Berlin 1957.

I.Nlco1son, DIE SONNE. Verlag Herder, E'reiburg 1gBZ.

J.Eddy, A NEW SUN, The Solar Results from Skylab. NASA Sp.402,
I{ashington D.C., 197g

E.§chröter, PORTRAT ErNES STERNS. Ein übersicht über den heutigen
Stand der Sonnenforschung. llannheimer Forum 80/81, p.114-171.
Boehringerr Mannheim.

W.DiCMiN9ETI KENNTNIS VOM ERDNAHEN WEI.'TRAUM TM WANDEL EINES ']AHR-
HUNDERTS. Nova Act,a Leopoldina, Neue Folge Nr.199, Band 36,
J.A.Barth,' LeLpzLg 1971 .

Sonnenbeobachtunq für den Amateur

Ausführlicher beschreiben die Instrumente und Methoden der Sonnen-
beobachtung ftir den Amateur äItere und neuere Handbticher:

J.Plassmann und Mitautoren, HEVELIUS, IIANDBUCH FÜR FREUNDE DER ASTRO-

NOMIE UND KOSMISCHEN PHYSIKT F .Dümmler Verlagsbuchhandlung,
Berlin 1922: T.Epstein, Die Beobachtung der Sonne; F.Becker,
Astrospektroskople das Sonnenspektrum; H.Kolbow, Instrumente;
C.Jensen, Geophysik.

R,.Henseling und Mi-tautoren, ASTRONOMfSCHES HANDBUCH, 2.Auf 1., Franckh'
sche Verlagshandlung, Stuttgart 19242 l{.Voß, Dle Sonne.

J.Sld.gwj-ck, AI4ATEUR ASTRONOIT{ERrS HANDBOOK, Pelham Books, London 1979.
Von gleichen Autor: OBSERVATIONAL ASTRONO!{Y FOR AI4ATEURS,

2.Auf1., G.Flelder, Faber & Faber Ltd., London 1954.

G.Roth und Mitautoren, HANDBUCH FÜR STERNFREUNDE, 3.Aufl., Sprlnger-
Verlag, Ber1ln 1981: R.MüIler, Die Sonnei W.Petrir. Beobachtung
totaler Sonnenfinsternlsse; R.Häfner, Die Spektroskople von
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Himmelskörpern; W.Sandner, Leuchtende Nachtwolken, Polarlichter,
Zodlakallichti W.Altenhoff , Radioastronomle für Amateurastro-
nomen; K.Schtttte, Iloderne Sonnenuhren.

R.Beck, H.Hllbrecht, K.Belnsch, P.VöIker, HANDBUCH fUR SONNENBEOB-

ACHTER. Fachgruppe Sonne der VerelnJ-gung der Sternfreunde (VdS),
c/o W,Foerster-Sternwarte, Berlin W. 1982. Relchhaltlges !{erk
zur amateurmäßlgen Sonnenbeobachtung, verfaßt von 28 Amateur-
sonnenbeobachtern: Instrumente und HilfsmltteL,/ Beobachtung
und Auswertung / Sonnenfinsternisse / Umfangreichee Literatur-
verzeichnls, auf das hier in dleser Überslcht natürlich beson-
ders verwlesen sel / Stlchwortverzelchnls
SONNE, MiE,teilungsblatt der Amateursonnenbeobachter, herausge-
geben von der gleichen Gruppe und SteIIe, Kontaktadresse:
P.Völker, c/o l{.Foerster-Sternwarter Munsterdamm 90, Berlln-W.

Elnsehendere Llteratur zur Phystk der Sonne

D1e Auswahl muß slch auf modernere l{erke ab 1965 beschränken; eine
Ausnahme macht wegen selner Bedeutung nur der erstgenannte Titel.

M.Waldmeier, ERGEBNISSE UND PROBLEME DER SONNENFORSCHUNG. 2.f,ufl.,
Akademische Verlagsgesellschaft, LeLpzLg 1955. Grundlegendes,
heute lelder nur mehr schwer erhäItllches Werk.

H.Scheffler, H.E1sässer, PHYSIK DER STERNE UND DER SONNE. Bibllogr.
fnstltut, Mannhelm 1974

A.Bruzek, C.Durrant, ILLUSTRATED GLOSSARY FOR SOLAR AND SOLAR-

TERRESTRIAL PHYSICS. Astrophyslcs and Space Science Llbrary
No.69, D.Reldel, Dordrecht, 1977. Modernes Nachschlagewerk.

C.de Jager, THE STRUCTURE OF THE QUIET PHOTOSPEERE AI.ID THE LOW CBROMO-

SPHERE..Proceedlngs of the Bllderberg Conference, Arnhem, 1967.
D.Reidel, Dordrecht 1968

V.Bumba, J.Kleczek, BASfC MECHANISMS OF' SOLAR ACTIVITY. ProceedJ.ngs
of the fAU Symposium No.71, Prag 197.5. D.Reldel, Dordrecht 1976.

K.Kiepenheuer, STRUCTURE AND DEVELOP!{ENT OF SOLAR ACTM REGIONS.

Proceedlngs of IAU Symposlum No.35, Budapest 1967. D.Reidel,
Dordrecht 1968.

E.Tandberg-Hanssin, SOLAR PROMfNENCES. Geophyslcs and Astrophyslcs
monographs, VoL,12, D.ReLdel, Dordrecht 1974.
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Z.§vestka, SOLAR FLARES. Geophysics and Astrophysics Monographsl Vol.8.
D.Reidel, Dordrecht 1976.

C.l,lacris, PHYSICS OF TIIE §OLAR CORONA. Proceedlngs of the NATO Advan-
ced Study Institute, Cavouri-Voullagmeni, Athen, 1970. Astro-
physics and Space Science tibrary No.27, D.Reidel, Dordrecht. 19'11.

S.Kane, SOLAR GA!{MA-, X-, AND EUV RADIATION. Proceedings of IAU Sym-

posium No.58, Buenos Aires, 1974. D.Reidel, Dordrecht 1975.

W.Schmidt, H.Gründwaldt, THE SOURCE REGION OF THE SOLAR [{IND. D.Rel-
del, Dordrecht 1982.

D.Gough, PROBLEUS OF SOLAR AND STELTAR OSCILLATIONS. Proceedings of
the IAU Colloquium No.66, Crlmean Astrophysical Observatorfr
u.s.s.R.., 1gg1.

R.Ho\rrard, SOLAR MAGNETIC F'IELDS. Proceedings of IAU Symposium No.43,
College de France, Paris 1970. D.Reidel, Dordrecht 1971.

E.Priest, SOLAR i{AGNETOHYDRODYNAMICS, Geophyslcs and Astrophysics
It{onographs, Vol. 21 . D. Reidel, Dordrecht "}982 .

C.de Jager, THE SOLAR SPECTRUM. Proceedings of the Symposium, Utrecht
1963. Astrophysics and Space Science Library, No.1. D.Reldel,
Dordrecht 1 965.

Periodlca:

C.de Jager, Z.§vestka, SOLAR PHYSICS, A Journal for Solar Research
and the Study of Solar Terrestrial Physics. D.ReldeI, Dordrecht.

PRELIMINARY REPORT AND ß'ORECAST OF SOLAR-GEOPHYSICAL DATA. NOAA-USAF

.Space Environment Services Center, Bouldär, Colorado, U.S.A.
Erscheint wöchentlich.

Torellt, SOLAR PHENOMENA. Osservatorio Astronomico di Roma, Monte Mario.

§glaE:gelEestri sche Be z j.ehungen

J.Pertner, F.Exner, IIETEOROLOGISCHE OPTIK. 2.AufI., BraumüI1er,
Wlen, 1922. Grundlegendes, heute leider nur mehr §chwer er-
hältliches Werk über optische Phänomene in der Erdatmosphäre.

I,T,UTbE, ÜBgN DIE HELLIGKEITSVERTEILUNG DES DIFFUSEN SONNENLICHTES

AI{ KLAREN HIMII{EL. Teubner, Leipzig 1918.

D.OIConnell, THE GREEN FLASH AND OTHER LOW SUN PHENOT{ENA. NoTth HoI-
land Publ.Comp.; Amsterdam 1958.
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C.Abbot, SOIJAR VARIATION AND WEATHER, A Summary of the Evldence,
Completely Illustrated and Docunrented. Smithsonian Itliscellaneous
CoIlectlons, Vo}. 1 46, Wo. 3 . Smithsonlan Institution, Washlngton

1953.

L.Harang, DAS POLARLICHT. Akademische Verlagsgesellschaft, Leipzig
1 940.

A.Mltra, IONOSPHERIC EFFECTS OF SOLAR FLARES. Astrophysics and Space

Sclence Libraryr No.46. D.Reidel, Dordrecht, 1974.

H.Ackermann, IONOSPHÄRE UND KURZWELLENEMPFANG, Scheunemann, Erankfurt
1 980.

ül.Hartranth, ADXB VADEIT{ECUIT{. Assoziation junger DXer in öst,erreich,
c/o Postfach 11, A-i 1 1 Wien, 1979. EnthäIt auch Beiträge zum

Thema Funkempfang und Sonnentätlgkeit sowie über Zeitsignale und

deren Empfang.

J.Ortner, H.Maseland, INTRODUCTION TO SOLAR TERRESTRIAL RELATIONS.

Proceedlngs of the Summer Schoo1 on §pace Physics, Alpbach,
1963. Astrophysics and Space Science Llbrary, No.2. D,Reidel,
Dordrecht 1965

E.Dyer, SOLAR-TERRESTRIAL PHYSICS. Proceedlngs of the fnternatlonal
Symposi,um on Solar-Terrestrial Physics, Leningrad, 1970.
Astrophyslcs and Space Science Llbrary, No.29, D.Reidel,
DordrechE r. 1972 .

M.ShEA, D.SmaTt, STUDY OF TRAVELLING INTERPLANETARY PHENOMENA.

Proceedings of the L.de 'neiter Memorial Symposium, Tel Aviv
' 1977. Astrophysics and Space Science Llbrary, Vol.71. D.Reidel,

Dordrecht 1977.

J.Roede,rer, PROGRES§ IN SOLAR-TERRESTRIAL PHYSICS. D.Reidel, Dord-
recht 1983.

. Tafelwerke

ASTRONOIT{fCAL ALII{ANAC, H.M.Nautlcal Almanac Office, Greenwich und Nau-
tlcal Almanac Office, U.S.Naval Observatoxy, Washington,
Superintendent of Documents, U.S.Government Printlng' Offtee,
tlashlngton D. C.20402 .

P.Herget, SOLAR COORDINATES 1800-2000. Astronomical Papers, prepared
for the use of the Amerlcan EphemerJ.s and Nautlcal Almanac,
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Vol.XIV. U.S.Naval Observatorf,r l{ashingten, D.C., 1953.

J.Meeus, tABLES OF MOON AND SUN. Kesselberg Sterrenwacht, 1962. c/o
Heuvestr.31, B-3071 Erps-Kwerps. Sonnen-, Mondort, Finsternisse.

J.!,leeus, C.Grosjean, !{.Vanderleen, CANON OF SOLAR ECLIPSES. Pergamon

Press, Oxford 1956. +1898 bis +2510; u.a. geogr.Koordlnaten der
Zentrallinienpunkte, Zentralitätst,ermine, Sonnenhöhen und Breite
der Totalitäts-/Ringförmigkeitszone. Nur mehr schwer erhältlich.

H.Mucke, J.Meeus, CANON OF SOTAR ECLIPES, -2003 to +2526. (Analog dazu
J.Ivleeus, H.Mucke, CANON OF LUNAR ECLfPSES, 2.Auf1.) 1984. Astro-
nomisches Büro, Hasenwartg.32, A-1238 Wien.

M.Waldmeier, THE SUNSPOT ACTIVITY IN THE YEARS 1510-1960, Schulthess
& Co., Ztirieh i961.

M,Wa1dmeier, THE SUNSPOT ACTIVITY IN THE YEARS 1961-1975, Astrono-
mische Mittellungen der Eidgenöss.Sternwarte Zürlch, Nr .346.

J.l'leeus, SUNSPOT ACTIVfTY 1749-1976. Memoirs 4, Vereniging Voor Ster-
renkunde, c/o Ringlaan 3, B-1180 Brlissel , 1977 .

Landolt-Börnstein, ZAHLENWERTE UND FUNKTIONEN. Neue Serie VI, SprS-nger

Verlag, Berlin 1 965 . U.a. Spektrallinlentafeln.

Erdglobus, elnstellbar auf Uhrzeit und Datum

Plarke PLANET ERDE, 34bzw.26cm @, Columbus Verlag, !{einheim. Auf- und
Untergang, Azimut, Höhe der Sonne; Beginn, Ende der Dämmerungen

für beliebige Orte der Erde (außer Antarktis) bestimmbar.

B_eobachtungsinstrumente, Sonnenuhren, Sonnenenergletechnik

H.King, THE HISTORY OF THE TELESCOPE. C.Griffin, London'1955.

g.Teske. J.Reiche, SONNENF'ORSCHUNGSANLAGEN. Die SLerne, Ileft 5i'1982,

2i1983. J.A.Barth, Leipzig.

ASTRONOMISCHE INSTRUMENTE, Katalog C.Zeiss und Katalog Jenoptik, 1970.

L.Loske, DIE SONNENUHREN. Verst.Wiss. 8d.69, Springer, Berlin '1959.

J.Drecker, TIIEORIE DER SONNENUHREN. Geschichte der Zeitmessung und

der Uhren, Bd.I, Lieferung E. W.de Gruyter, Berlln 1925.

INFoRI'IATIONSTVERK SONNENENERGIE , 1-4, U . PfTiEMET VETIAg, München 197 6 .

Die meisten !{erke werden in der Pause zur Ansicht aufgelegt!





Referat: Aus der Geschichte der Sonnenforschung

KOSI,ITSCHE ROLLE DER SONNE
Größe, Drehung, Inneres)

(örter, Entfernung,

-1374 Mai 3 juI., Ugarit (Ras Shamra)r Totale Sonnen-
f insternis beobachtet .

-650 Um diese ZeLt Beginn der babylonischen l,Iandet-
gestirnrechnung mit Systeu A (Treppenfuuktion)
und Systeu B (lineare Zit1kzackfunktion): Sonnen-
örter berechnet.

-609 bis -546 Anaximander: Entfernung der Sonne zur
2Tfachen der des Mondes geschätzt; Mond 18 Erd-
radien weit.

-584? bis -524 Anaximenes: Sonne aus der Erde herrror-
gegangen und infolge rascher Bewegung in Brand
geraEen.

-564? bLs -479 Xenophanes: Sonne besteht aus glühen-
den l.Iol.ken, die sich täglich aus kleinen Feuer-
teilchen neu bilden und beirn Untergang ver-
1öschen.

-498? bis 427 Anaxagoras: Sonne ist eine Masse glühen-
den Gesteins von der Größe des PeLoponnes.

-482 bils -424? Empedokles: Sonne ist eine Ansa'mrrlung
feuriger Gase und doppelt so groß und doppelt
so weit wie der Mond.

-431 Metonischer Zyklus (19 tropische Jahre = 235
synodische l*{onate) zur Ka,lenderverbesseruag bei.
den Ol5rnpischen Spielen dieses Jatrres angenon-
rnen. Schule von Meton und Eucteoon: Jahrlänge.

-319? bis -449 Aristarch: Ileliozentrisches System und
Messung der Entfernung Erde-Sonne zur l9fachen
der Entfernung Erde-Mond. Iu griechischen Kul-
turbereich gefolgert: Sonne hat etwa Sma1 grös-
seren Durchmesser a1s Erde

-161 bis -127 Tagundnachtg!.eichen und itrenden von Hip-
parch geuessen (vgl. Heft 8/1970, p.118 ff., N.
Pachner: Der Alexandrinische Sonnenring) . Ttreo-
rie der SounenbeTregung, Sonne hat Tmal größeren
Durchmesser als Erde.

140 Synt,axis (Al"uagest) des Ptolenaibs, Zus?,..rmen-
fassende Darstellung des himelskundlichen I.Iis-
sens dieser Zeit; geozenErisches System. Son-
nen-, I{oad- und Planetentafeln.

1252 Alfonsinische Täfeln. Neuausgabe 1867.
1543 Copernicus: Heliozentrisches Systen quantitativ

ausgearbeitetr "De Revolutionibus Orbirrn Coele-
stiumrr erscheint.

1584 Giordaao Bruno t'Lo Spaccio de1la bestia trion-
fantet'; Fixsterne sind andere Sonnen im All.

1576 Tycho Brahe: Uraniborg. Erneuerung der Astrono-
mie durch genauestmägliche Beobachtungea uit

STERNTREUNDE-SE}IINAR, WIENER PLANETARIU},, 1.984 / MUCKE
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1 609

1666

1672

1678

1795

1 848

1 850

1 860

1861

1863

1865

1879

1 880

1 896

freisichtigen lleßgeräEen. t'Tychonisches Syst,en" :
Erde bleibt }{itte, wird von Sonne umlaufen, utn

welche sich die Pl.aneten bewegen.
Kepler: "AsEronornia Novat' nit den beiden ersten
Keplertschen Gesetzen. Drittes folgt 1619.
Newton: Gravirationsgesetz gefunden und 1687
veröffentlicht. Klassische tliunelsmechanik be-
gründet, die erst durch die Relativität,stheorie
verbessert wird: Einstein 1905 spezielle, 1916
al lgemeine Rel"acivitätstheorie.
SonnenenEfernung 1 AE = 138 370 00 kn aus Mars-
parall.axe von Cassini.
llalley schlägt I'lessung der Venusparallaxe bei
Venusdurchgang vor. Bxpeditionen 1761, 1769 (u.
a. Euler) und 1874, 1882 (u.a. Airy). 1 AE =
150 152 000 ku.
I{erschel veröffentlicht ein allgeoeines Sonnen-
bitd: Flecken sind Löcher in Wolken, unter de-
nen nan die feste, vietleicht bewohnbare Obet-
fläche sieht. Die Photosphäre, al.so die l{olken,
schützen die Sonne vor den heißen, äußeren
Schichten.
I{ayer meint, die §onnenwärme entsEehe durch
Meteoriteneinschläge. Doch bald Bedenken wegen
des zu großen Massenzuwachses.
Helutroltz: Kontraktionstheorie. Die [.Iärme eot-
steht durch Schrumpfuag der Sonne, bei 120n in
Jahr würde das 22 Millionen Jahre nöglich sein.
50 Jahre später zeigen geotogisehe Ergebnisse,
daß das Alter der Erde. viel gröf3er ist.
Secchi versucht als Erster die Sonne als glühen-
den Gasball ohne festen Kern darzustellen, ge-
Leitet von der Spektralanalyse.
Kirchhoff nimnt an: Photosphäre ist gLühende
Oberfläche eines festen oder flüssigen Sonnen-
kerns. Sorne hat noch weniger heiße Atmosphäre,
in der die Fraunhoferlinien entstehen.
Carrington bestimt die Eleuente der differen-
tielleu Rotation der Sonne und verbessert den
[.Iert für die Neigung der Rotat,ionsachse. Ileute
Sonnenrotationen gezähLE nach Cafrington: 25r38
Tage, Beginn Rotation I am 9.Noveuber 1853.
Faye entwickelt neue Sonnentheorie: Sonne be-
steht gar^z aus Gas und ltärue gelangt durch Kon-
vektion nach außen.
Sgefan und Boltzarann finden das'strahlungsge-
setz und geben die Oberflächent,eruperatur mit
6000' arl.
Langley erfindet das Bol.ometer und Violle roißt
die Solarkonstante. Temperatur bestätigt.
Sonnenparallaxe 8 r8t' international angenoffinen,
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sie rrurde aus Erosbeobachtungen gefunden.
1925 Eddington: Erstmals atonare Prozesse als Quelle

der Sonnen- und Sternenergie erkannt.
1931 Spencer-Jones erhält aus Erosbeobachtungen 1 AE

= 149 654 000 krn. Neuere I'tessungen mit Radar
(Venus) ergeben 149 597 892 t 1 kn.

1937 138 finden Bethe und Weizsäcker unabhängig von
einander den Bethe-i,Ieizsäcker-Zyklus.

1970 lli11 entdeckt die Sonnenabplattung von 0r0052.
1973 Dicke: Sonne oszilliert,mit verschiedeoen Perio-

den von 5 Minuten bis zu 1 Stunde. Die uaxiuale
Anplitude beträgt nur 5 kn und die Maxirnalge-
schuindigkeit 10 m/s

1976 Auffindung einer weit,eren globalen Oszillation
mit längerer Periode, 2h4@.

1979 Eddy und Boornazian finden ein Schrumpfen der
Sonne um 0rlZ im Jahrhundert. Noch usstritten.

FLECKE, FLARES, AKTIVITÄTSZYKLUS DER SONNE

301 bis 1ZO5 Systeüatische Beobachtungen von Sonnen-
fleeken in der Enzyklopädie des Ma Twan Lin. Be-
schreibung der Flecke durch Vergleich nit Apfeln,
Datteln, Enten . o.

807 Araber sehen B Tage (!) lang Merkur vor der Son-
nenscheibe; ähnlicher Bericht aus des Jahr 840,
90 Tage lang Venus vor der Sonne gesehen. Dabei
handelt es sich sehr wahrscheinlich r.rn Flecke.

1500 rrro diese Zeic siehE der Inka Huyana Capac Flecke
und zweifelt daher an der Gottheit der Sonne.

1607 Kepl-er hä1t einen Sonnenfleck für Merkurdurch-
Bang.

1610 irn Novenber beobachtet Galilei Sonnenflecke. Ztr-
erst gLaubE er, es seien kleine Satelliten,
doch dann erklärt er sie al,s Wolken der Sonne.
Er bemerkt auch die Rotation der Sonne und ver-
öffentlicht seine Ergebnisse 1613: t'Istoria e
dimonstratioui alle macchie solari e loro acci-
dentifr. Galilei hat aber der Sonnenbeobachtung
nicht allzu viel Bedeutung zugemessen: In sei-
nem "sidereus Nuntiustt enrähnt er sie nicht. Er
beobachtete direkt, wenn die.sonne tief stand
oder dureh Dunst abgeschwäeht war.
Iu Dezeuber desselben Jahres bis ins Frühjahr
1611 beobachtet Fabricius die Sonne. Er war der
Erste, der die Entdeckung der Sonnenflecke be-
kanntgab, 1611: ttDe maculis in sole obsenratis,
et apparente earun cum sole conversione, narra-
tio". Wie Galilei glaubE auch er, daß sie der
Sonne angehören, sieht Rotation und beobaehtec
d,irekt.
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1611

1769

1775

1795

I 843

1 848

1850
1852

1 858

im März beobachtet Scheiner die Sonne und stellt
Flecke fest. Er berichtet die Entdeckung seinem
Provinzial Busäus, der ihm von weiEerer Beob-
achtung abrät. Scheiner $ragt erst ab Oktober
wieder zu beobachten; damit beginnt die längste
und vollständigste Beobachtungsserie dieser
Zeit. 1630 veröffentlicht er ttRosa Ursina sive
SoL ex admirando faculanrm et macularun suaruut
phaenooeno varius, nec non circa centium sur.rm

et axem fixum ab ortu in occasun conversione
quasi Denstrua, super polos propios mobiLis".
Neben den Flecken beobachteE er also auch die
Fackeln und entdeckt die differentielle RoEa-
tion. Er gibt die Neigung der Rotationsachse zu
6" bis 8o ärr ein tlert, der 200 Jahre nichc ver-
bessert qnrrde. Er wendet die ProjektionsmeEhode
8or später benützt er auch gefärbte Linsen.
Auch andere Beobachter sehen Sonnenflecke und
entw"ickeln Beobachtungsmethoden und Ttreorien.
HarrioE beobachteEe wenige Tage nach Fabricius
und ver.rendete, gef ärbte Linsen. Kepler oeinte,
die Flecke seien nicht fesE miu der Sonne ver-
bunden. Marius kam durch jahrelange Beobachtungs-
reihen zu der tlberzeugutrgr die Flecke seien
Schlacken, die auf der Sonne schwimtnen.
I{ilsou etrtdeckt, daß die Sonnenrotation die Um-
bra eines Flecks gegen den Sonnenrand hin inwrer
exzenErischer in der Penumbra erscheinen 1äßt:
'fWilson-Effektrr, Umbren liegen tiefer. Frühere
Annahme: Flecke sind Berge oder gar Vulkan€o
Ilorrebow ninrrt anr daß der l.Iechsel der Flecken-
häufigkeit nicht regellos isE. Veröffenclicht
diese Verrautung aber nichc; damals Meinung, daß
FleckenzahlwechseL regell.os .
Herschel glaubt, daß Sonnenfleeke öffnungen
sind: Unter ihnen sei feste Oberfläche sichtbar.
Schwabe leitec aus Beobachtungen 1826-1843 8b,
daß Flecken im Zyklus von 10 Jahren variieren.
Wolf führt die SonnenfLeckenrelativzahL R ein:
R - k (l0g + f). k Konstante, g Gruppenzahl, f
F1eckenzah1..
Laugier entdeckt: Flecke haben Eigenbevegung.
t{oLf : Al,le Beobachtungen seit 1611 in Relativ-
zahlen uogesetzt, findet Periode von 11r111 Jah-
ren und weist KorreLation zwischen Fleekentätig-
keit und Nordlichcerseheinungen nach.
Carrington und davon unabhängig ,l880 Spörer fin-
den das ttschmetcerlingsphänouenrt .
Carrington und Hodgson beobachten erstmatig
einen Flare: Nahe Fleckengruppe EnrpEion, die

1859
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heller als Photosphäre ist - LichtbliEz scheint
sich zu bewegen und verschwindet nach 5 Hinuten.
Auswirkungen auf Erdmagnetfeld vernutet, da
starkes Nordlicht sichtbar r{ar.
Beginn der Ennittlung der Flächenzahl in Green-
wich.
um diese ZeLt finden Carrington und Spörer, daß
Flecken infolge Eigenbewegung polwärts bewegt.
Hale erzeugt das erste Flare-Spektroheliogrrt'-.
Maunder enLdeckt't'Iaunderminimtrmtt zwischen 1645
und 1715 (Flamsteed: 7 Jahre kein Fleck gesehen).
Evershed-Effekt,: Materie strömt mit 2 kn/s aus
dem Fleck.
Hale sanmelt a1le Flare-Beobachtungen.
I.Ialdueier fonnuliert nach Arbeiten von l,Iolf die
ttWaldmeierrschen Gesetzert über die Form des Ak-
tivitätszyklus: Je höher Maninum, desto kürzer
die Anstiegszeit / le höher Marciu.rm, desto mehr
Flecke 5 Jahre später I le höher Ma:cimum, desto
größer Abstiegsfläche / Anstiegsflächen fast un-
abhängig von der Höhe der Maxiua.
I{aldmeier: Züricher Fleckenklassifikation . Zu*
erst Sstufig, dann 1939 durch Brunner 9stufig.
Klassifikation beginnE mic. A, Einzelfleek ohne
Penumbra, über bipolare Gnrppen steigender Grös-
se B-G bis zu Einzelflecken mit Penumbra H-J;
Zugl eich Enewicklungs schema.
I{aldrneier findet lineare Beziehung zwischen
Flächen- und ReLativzahl. Nur ftir Mittelwerte
bei nicht zu großer Aktivität sinnvo11.
Leighton-Babcock-ltodell der Sonnenflecke, heute
gültig: Flecke sind an die Oberfläche getretene
Magnetfelder, die l,tateriestriioung und dernzufol-
ge Abkühlung auslösen. Verlagerung der Felder
sol1 durch differentielle Rotation erfolgen.
Steenbeck und Krause erweitern das Fleckenmo-
delt durch die Dynamotheorie.

ATMOSPHÄRE DER SONNE

5O1. bis 125? Plutarch: Ervähnt Korona und schreibt
restliche Hirmelshelligkeit bei total bedeckter
Sonne dieseur Strahlenktanz zrtt

968 Dezeraber 22, Eotale Sonnenfinsteruis mit ein-
deutigen Berichten über Koronabeobachtungen.

1239 Juni 3, totale Sonnenfinsterrris: !furatori be-
schreibt Korona. In Norditalien rund um die
Sonne Kreis und im unteren Teil feurige öffnuug
gesehen. I'Iahrscheinlich ältester Berieht über
die Beobachtung einer Protuberanz (Ann.Re.It,al.
t.X\II, co1. 1097) .
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1560 August 21, totale Sonnenfinsternis: Clavius
beobaehtet Korona in Coimbra.

1598 Kepler teilt spekulativ die Korona der Sonne zu.
1706 Stannion siehu während Finsternis (l,tai 12, to-

ta1) einen blutroten Fleck, womit offenbar eine
Protuberanz geoeint ist.

1733 Vasseniue beobachtet FinsEeriris (ltai 13, total)
in Schweden uud berichtet erstmalig wissen-
schaftlich und unzweifelhaft über Protuberanzen.
Es sah 3 oder 4 röcliche Flecke, t'wolkenför'nig
über der Mondatmosphäre". Cetsius 17352 Auch
andere Beobachter sahen dieses Phänomen.

1778 Ulloa beobachtet Protuberanzen als t'Löeher im
Mondr'.

1842 Juli 8., totale Sonnenfinsternis: Bailey, Airry,
Struve und Schidlofsky beobachten in FrankreLch
und Italien und beschreiben Protuberanzen als
"sonnenberget'. Begriff Protuberanz geprägt.
Erstnalig spezielte Beobachtungen der Korona.

1851 Juli 28, Eotate Finsternis, Secchi und Young in
Noruegen und Schweden: Protuberanzen sind keine
Berge, sondern I'lolken. Korona-PhoEographie.

1860 Juli 18, totale Finsternis: DelaRue und Secchi
gelingt Nachweis, daß Protuberanzen solaren Ur-
sprungs sind,

1868 Augusr 18, t,otal.e Finsternisr Lockyer und Frank-
land definieren und bezeichnen die Chromosphäre.
Protuberanzen werden der Chromosphäre zugezählt.
Erstnals sehen Janssen und Lockyer das LichE der
Protuberanzen außerh.alb einer Finsternis: Spalt
des Spektroskops tangential zum Sonnenrand und
Emissionsl inien gesehen.

. 1871 bis 1878: Durch Vergleich von photographischen
Aufnahmen Veränderlichkeit der Korona erkannE.

1872 Secchi klassifi zilert Protuberanzen nach ihrem
Aussehen: Ruhende und aktive. I.leiterteilung:
Nebel-, St,rahlen-, Wolken-, Ausströmungs-Formen.

1877 Secchi befaßü sich mit dem Sonnenrand und den
Spiculen (brennende Prärie).

1903 Hale und Ellerman nennen Chromosphärendetails
Flocculi.

1906 Schwarzschild: Erste systenatische Messungen an
P ro tuberanzen-Spektren .

1920 Die Saha-Gleichung für Sterne, angewandt, auf die
Sonne, gibt Druck in Chrooosphäre sehr niedrig.

1931 Lyot photographiert mit dem von ihm erfundenen
Koronographen die innere Korona und untersucht
Spektralbereich 330 bis 1200 rrm. ltehrere Korona-
linien und weitere DeEails der Chrouosphäre ent-
deckt (Spiculen: Dark mottles; Brighr morttes..).
Chapman und Ferraro erklären geomagnetische
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I,IAGNETFELD DER SONNE UND DER SONNENFLECKE
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Stür'me zu Zeiten solarer Flares, ALs Folge von
Flares strömen Wolken ionisierter Gase aus der
Sonne und venrrsachen u.El. Polarlichter.
Tandberg-Eanssen: Buch t'Solar Prooinencestr,

Gauß gründet den Göttinger Magnetischen Verein,
der von 1835-1841 an 50 observatorien beobachtet
und VariaLionen des Erdmagnetisqus feststell.E.
Lamont bemerkt, daß Schwankungen der magne-
t,ischen Deklination in ca. 10jähriger Periode
zu- und abnehmen. Sabine weist auf Zusammenhang
dieser Störung mit deo solaren Aktivitätszyklus
hin. trIenige Monate später zelgen trlolf und Gau-
tier, daß die Lauontf schen Deklinarionsschwan-
kungen iu Fleckenmociuurm am größten und in Mi-
nimum am kleinsten sind.
Bigelow veru.rtet ein solares Magnetfeld.
Hale und seine MitarbeiEer beobachtea arn Mt.
Wilson erstmalig den Zeeman-Effekt in §onnen-
flecken (Linienaufspaltung zufolge Magnetfeld) .
Fleckenfelder von 1000 G werden gemessen, die
mngnetischen Polaritäten entdeckt.
Hale oißt das solare MagneE,feLd zu 50 G. Ileute:
Solares Fetd 1 G, Netzwerk 25 G, Flecken 3000 G.
Biermann versuchE zu erklären, waruur KomeE,en-
schweife inoqer von der Sonne wegzeigen und ver-
üutet einen kontinuierlichen Strahlungsdruck.
Zuverlässige Messungen des allgemeinen Feldes.

1958 beobachtet Babcock die Urnpolung des aLlge-
meinen solaren MagneEfeldes, 1 1 Jahre später
neuerliche Umpolung von tioward beobaehtet.

SPEKTRUM DER SONNE

1500 In dieser Zeit beobachtet und beschreibt Leonar-
do da Vinci, wie ein Sonnenstrahl, der durch
ein Glas Wasser fäIIt, in seine Farben zerlegt
wird.

1666 Newton erzeugt das Sonnenspektrum durch ein
Glasprisma und erkennt, daß weißes Licht eine
l,lischung a1ler Farben ist sowie, daß die Sonne
im Ge-1ben arn hellsten leuchtet. Er beschreibt
das Sonnenspektrun durch die 7 llauptfarben.

1802 l{ollaston erkennt einige dunkle Linien im Son-
nenspektnnn und erklärt sie als Farbentrennung.

1814 Fraunhofer baut einen Spektralapparat, uit dem
er einige hundert Linien sehen und messen kann.
Für iha als Optik-Konstrukteur sehr wichtige
llarken im Spektruu zur Glasbrechwert-Messung.
Noch heute "Fraunhoferrsche Linientt A- K.
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Brewster zeigt, daß einige "Fraunhoferrsche
Linien" durch Absorption in der Erdatmosphäre
entstehen: Linienstärke schwankt mit Sonneahöhe.
Doppler findet Spektrallinien-Verschiebung in
Abhängigkeit von der Geschwindigkeit der Liche-
quelle im Visionsra<lius : "Dopplerrsches Prinzip".
Später schlägt Fizeau Anwendung auf Sonne vor.
Kirchhoff und Bunsen deuten die Spektrallinien.
Kirchhoff findet, daß dunkle D-Linie hel1 wird,
Trenn NatriuuLicht das Sonnenlicht überlagert.
Grundges eEze der Spektroskopie gefunden:' Glühen-
de feste und flüssige Körper geben kontinuier-
liches, glühende Gase ein Linien- oder Banden-
Spektrum / Jedes Element kann die Strahlung
absorbieren, die es auch emittieren kann.
Diese Grundgesetze steLlen gewisseruaßen den Be-
ginn der Astrophysik dar.
Kirchhof f : t'Untersuchungen über das Sonnen-
spectrum und die Spectren der cheurischen Elementet'.
tngström veröffent,licht die htellenlängen von
1200 Linien und identifizLert davon ca.600. Er
verwendet erstmals die nach ihn benannte Einheit
1 A = 0rl nm.
Janssen und Lockyer finden in Spektrum der Protu-
beranzen während einer totalen Sonnenfinsternis
Linien eines neuen Eleoentes, das HeIiuIn Eienannt
wird. Erste spektroskopisch beobachEete Finster-
nis (tg6g August 18). Auch Secchi und De Ia Rue
finden, daß Procuberanzen einzelne he1le Linien
aussenden und deshalb soLaren Ursprungs sind.
Harkness, Young und Pickering enEdecken die grü-
ne Koronalinie l, = 53013 run und schreiben sie
einem Element t'Coroniuut' zv, Sie enEdecken auch
das kontinuierL iche Koronaspektrrrm.
Dezember 22, Eotale Finsternis: Young entd,eckt
in Spanien das Flash-Spektrum. Im Spektroskop
erscheinen 2s Lang Emissionslinien; die Chromo-
sphäre wird ilumkehrende Schichttt genannt.
Balmer: Forrorel zur Berechnung der We1lenlängen
der l^lasserstoff-Linien - "Balmer-Serie".
RowLand: Atlas des Sonnenspekcrums, 14000 Linien.
Scheiner: Erstmals Beugungsgit,uer verwendet.
Ramsey: Helium im QuellT,rasser nachgewiesen.
Rowland: Neue Ausgabe des Sonnen-SpektralaElas,
ca. 20.000 Linien zwischen 29715 und 73311'nm
rqit einer Genauigkeit von 0r002 nm veroessen.
Zeeman zeigt: MagneEfeld spaLtet Linien auf.
Neue Revision der Rowland-Tafeln.
Edlän: Grüne Koronalinie gehört zv Fe XIV,
IIey empfängt Radiostrahlung von der Sonne und
bringt sie mit große.r Fleckengruppe in Zusam-
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rnenhang; erst 1954 veröff entlicht.
1959 Eshleman empfängt erstmals Rad,arecho von sorrne.

INSTRUMENTE ZUR SONNENBEOBACHTUNG

1842 Lerebours: Erste Daguerreotypie der Sonne.
1845 Fizeau und Foucault: Randverdunklung der Sonne

auf Aufnahmen a1s reel1 erkannt, größere Flecke
abgebildeu.

1851 Juli 28, toEale Finsternis, Berkowski in Königs-
berg: Erste Daguerreotypie der Korona und der
Protuberaflzen.

1858 De 1a Rue beginnE tägliche Sonnenaufnahmen am
Kew-Observatorium, 1872-1880 in Greenwich und
ab 1908 an Mt.t{ilson: Flächenzahl ermittelt.

1860 Anici erfindet das Gradsichtspektroskop.
1890 Deslandres baut einen Spektroheliographen.
1892 Hale baut urrabhängig Spektroheliographen. Ver-

wendeE Kalziumlinie und entdeckt Kalziumfloc-
cu1i, das chromaosphärische Netzwerk und beob-
achtet Protuber ar:^zetl.

1903 Hale: Erste PhoEographie in der [Iy-Linie, Dark
Flocculi entdeckt.

1905 Durch Bemühung IIaIes Mt.l,Iilson Obsenratoriuu.
1906 Erstes Turmteleskop f ür Sonnenbeobachtung.
1914 Abbot schickt autouatisches Pyrheliomerer mit

Ballon Lt 24 km IIöhe: Solarkonstante genessen.
1923 Hale erfindet das Spektrohelioskop,
1930 Lyot erfindet den Koronographen.
1933 Lyot baut monochromatische Filter.
1946 Spektrograph mit V2-nakete in 55 ku Höhe ge-

braeht: Sonnenspektrum bis 240 nm beobachtet.
1948 Auffindung der L5rman cr - Linie.
1952 Babcock entwickelt !fugnetograph, der solare

Felder bis 1 G messen kann. Regelmäßige Beob-
achtung solarer Felder: I"It.I^Iilson, KiEt peak.

1960 SOLRAI 1, erstes solares Raumfahrzeug: Unter-
suchung von RönLgen- und LymansErahlung, erste
Röntgenbilder der Sonne.

1962 OSO 1 (Orbiting Solar Obsenrarory) bis OSO 8
(1975) untersuchen Spektrum in allen Bereichen,
sowie Aufheizung der Korona.

196t+ OGO (Orbiring Geophysical Observarory) unter-
sucht solar-terrestrische Beziehungen.

1973 SKYLAE: I{eißlicht-Koronograph, 3 Rönt,geninstru-
mente, 3 Uv-Instrunente und 2 llcr-Teleskope uo-
tersuchen Chromosphäre, Flares und Korona. Ent-
deekung der koronalen Löcher als Quelle des Sou-
nenwindes. 9 Monate Beobachtungsdauer.

1974 bis 1976 HELIOS-Sonden innerhalb der Merkurbahn,
Eessen Sonnenwind.
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1977
1 980

SUN-EARTU-EXPLORER.
SOI"Aß I,IAXIMUM MISSION: tleißlicht-, UV-, Röntgen-
und. Ganrmas trah lung s- In s trumenten . Erf ors chung
der Entwickluug der Korona in der Nähe des Akti-
vi Eä t smaximums und Ge s arut s trah I ung s-Unt ersuehung .

Die Unterlagen zu diesem Referat slnd auch lm "Sternen-
boten", Heft 3/1984, p.34-45, veröffentllcht worden.

Renate Blrnkraut
Schwendergasse 45/lg
A-1150 WrEN



STERNFREUNDE-SEMINAR, WIENER PLANETARTUM, 1984 / MUCKC

Gastvortrag: fnstrumente zur Beobachtung der Sonne j-m visuellen
Spektralbereich

1 ) Einleitung

Die Sonne als gewöhnlicher Hauptreihenstern ninr-nt unter den Sternen eine
Sonderstellung ein da ihre Atmosphäre und Aktivität im Detail studiert
werden kann. Die Sonne wird praktisch im ganzen elektromagnetischen

Spektrum beobachtet, auch Teilchenströme, rrie Sonnenwind und l,butrinos
werden registriert. Dies bedingt eineVielfait von Beobachtungsinstru-

menten, jedes für die entsprechende Strahlung und den speziellen
Beobachtungszweck ausgelegt. Im folgenden soll nur auf die erdgebundenen,

optischen Instrumente eingegangen werden"

Von ernsthaften Amateuren wird schori lange ein für die blissenschaft

wertvoller Beitrag zur Bestinmurg der Sonnenfleckenrelativzahlen geleistet.
l€uerdings schelnt sich die Sonnenbeobachtutng bei den Anateuren immer

grösserer Beliebtheit zu er'flneuen. Der Grund Iiegt wohl darin, dass die

Industrie heute preiswerte Zusatzgeräte liefern kann, die eine über die

reine Fleckenbeob,achtung hinausgehende Beobrachtung der Sonne ermögiichen.

An einfachsten kann die Sonne im ungefilterten weissen Licht beobachtet

werden. Mit blossem Auge können nur sehr grosse Sonnenfleckengruppen

durch dunkie Gläser oder trlebeldunst gesehen werden. tln das Auf lösungs-

vermögen zu erhöhen benötigt man ein Fernrohr, dieses kann ein Linsen-

oder Spiegelobjektiv haben. Die Flecken lassen sich einfach auf einem

Schirm beobachten, auf den das SonnenbilC pro3eziert wird. t'tan hüte sich

durch ein Fernrohr in die Sonne zu schauen, dauernde Augenschäden wären

die Folge. Eine Warnung sei auch bei Verwendung von Filtern ausgesprochen,

diese können in der Nähe des Fokus durch Erhitzung leicht zerspringen,

dasselbe gilt auch vor aIlem für verkittete 0kulare.

I.legen der hohen Energieeinstrahlung und häuf ig sehr grosser fusatz-
geräte sind Sonnerrteleskope anders gebaut aIs Nachtteleskope.

Zl tuf I ösungsve nnögen

Das AuflÖsungsvermÖgen eines Teleskopes hängt vom Objektivdurchmesser
und von der Lichtr+el lenlänge ab. Nach Rayleigh können zwei punkte noch
aufgelöst werden wenn ihre Bilder einen Abstand vom Radius des
Beugungsscheibchens haben (Abb. 1 ).

AR = 1.24 |(rad) Aä = Z,S x rirs fr {u..r".) (1)
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p - Objektivdurchmesser, 
^ 

= Lichtwellenlänge

Objekti v

0 (cm)

Be i spie I km auf Sonne

1 "= 780 km

Strukturen auf

der Sonne

At

2

1l

27.5

6"9

1 
r'3

5300

970

270

140

70

40

40

kl.Feldstecher
Kanzelhöhe
iihr I

Kanzelhöhe
Turm

Izana
Vak.Teleskop

Sac . Peak

LEST

0'i5 390

kleiner Sonnenfleck

Pore, grosse Granule

i ntergranu I ares
Netzwerk
Fi I igree

ÜnbraI Dots

75

150

250

0"4

0"?

0r1

0,'06

Tabelle 1 : Auflösungsvermögen für verschiedene ObjektivÖffnungen

v

I lz*rd )t=lTl
L

o +2Lq 2.ß*
Beugungsfigur runder dffnung, Auflösungsvermögen

tX

Abb. 1

Die mit diesen Formeln errechneten Auflösungswerte setzen guten

Kontrast der Strukturen, perfekte Optik und störungsfreie Atmosphäre

voraus

Theoretische Überlegungen geben fiir die kleinsten Strukturen in der
Sonnenatmosphäre lrlerte von 10 - 50 km. Um diese aufzulösen, benötlgt
man beachtliche 0bjektivdurchmesser, wie die Tabelle 1 zeigt.
Mit erdgeb.undenen Teleskopen wird man diese Auflösung nie erreichen,
dazu sind Space Telescope notwendig. t'lit dem in Planung bef indl ichen

"Large European Solar Telescop" (LEST) hofft man, für lrbrnente
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eine Auflösung von 0"2 bis 0"1 zu erreichen.
Den quantitativen Zusannenhang zwischen Auflösungsvennögen und

Kontrast beschreibt die t'bdulationstransferfunktion (l'1TF). Die MTF

eines Gesantsystems setzt sich aus den MTF's der elntelnen Kompo -
nenten zusammen, die miteinander multipliziert werden. Bei einem

Teleskop sind diese z.B. die MTF's von Atmosphäre, Teleskop, Filter,
Photoplatte. Die Abb.2 zeigt die normierte MTF für objektive mit
krei sförmi ger öffnung.

3) Einfluss der Erdatmosphäre, Seelng

Auf dem l,leg zum Teleskop werden die ebenen llellenfronten durch die
turüulente Atmosphäre verzerrt und dadurch die Bildqualität ver -
schlechtert. Für dle atmosphärischen Einflüsse auf die Bildqualität,
hat sich heute allgemein das englische Wort "Seeing" eingebürgert.
Die Turbulenzelemente sind Unregelmässigkeiten (Schlieren), die

. einen anderen Brechungsindex als ihre thgebung haben und, vereinfacht

. ausgedrückt, wie schwache Linsen wirken. Bei optischen },lel lenlängen

haben die Brechungsindexschwankungen ihre hauptsächliche Ursache in
Temperatu rschwan kungen .

Dle Theorie der l.lellenausbreitung in einem turbulenten ["ledium gestattet
es, den Einfluss der Turbulenz auf die Bildquatität durch die MTF der
Atmosphäre, zu beschnelben. Anschaulicher ist eine abgeleltete Grösse,
gewöhnlich als rO bezeichnet. t0 ist ein effektiver Durchmesser von der
Art, dass sich jedes durch die Turbulenz blickende Teleskop mit einem

Durchmesser grösser als 2rO, wie ein beugungsbegrenztes Teleskop mit
dem furchnnsser rO verhält.
An Tag liegen die zettlichen Mittelwerte von rO zwischen 5 - 40 cm.

Ein guter l,lert ist 20 cm. }'lie jeder Beobachter weiss, schwankt das

Seeing mehr oder weniger stark und es ist trotz der ungünstig scheinenden

rO- Herte möglich, ,für lbmente das volle Auflösungsvermögen wesentlich
grössener Teleskope zu erreichen.
Un diese lvbmente guten Seeings ausntitzen zu können, müssen die Belich-
tungszeiten kurz sein. Hochauflösende Spektrographen ziehen das sichtbare
Spektrum viele i,leter auselnander (20 rnrnÄ ). Für ein Spektralelernent
bleibt wenig Licht tlbrig und die Bellchtungszeiten betragen einige Sekunden.

So kommt es, dass Sonnenteleskope auch unter Lichtmangel leiden und

grössere Teleskope gebaut wer{en als es vom zu ertrartenden, durch die

Atmosphäre begrenzten Auflösungsvermögen vernünftig ersc.heint.
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3.Fortsetzung Gastvortrag: Instrumente zur Beobachtunqr der Sonne

Betrachtet man gute,kurzbelichtete Sonnenaufnahmen bemerkt man, dass

nicht alle Gebiete gleich scharf sind. Gebiete, die in der turbulenten
Atmosphäre das gleiche Schicksal erleiden nennt man isoplanatisch und

haben D.rrchmesser bis etwa 10".

Der Tagesverlauf hängt sehr von den lokalen Gegebenheiten ab. In der
Regel haben Bergobservatorien, die wegen der besseren Transparenz und

des kleineren Streulichtes bevorzugt werden nach Sonnenaufgang und vor

Sonnenuntergang das beste Seeing. Observatorien im ebenen Gelände

erreichen bei höchstem Sonnenstand beste Bildqualität.
Für praktische Zwecke der Bildbeurteilung schätzt man die Schärfe und

Ruhe des Sonnenbildes nach einer von Kiepenheuer eingeführten Skala:

Tabelle 2 A Modifizierte Kiepenheuer-Skala (10 cm Teleskop)

Schärfe (S)

I Einige Struktur in grossen LFnbren

sehr scharfe Strukturen in Penumbren

Scharfe Feinstruktur in ?enumbra, Granulation sehr auffallend

Einige Feinstruk'[ur in Penumbra und an den Grenzen

tknbra-Penumbra und Penumbra-Photosphäre

Granulationsstruktur gut sichtbar. Grenzen zwischen

tknbra, Penumbra und Photosphäre scharf, aber ohne Feinstruktur

Granulation bei bewegtem Sonnenbild sichtbar.
Grenze lJmbra-Penumbra noch scharf

Kei ne Granul ationsstruktur si chtbar.
thnbra und Penumbra deutl ich getrennt

tfnbra und Penumbra nur in grösseren Flecken getrennt,
keine Granulationsstruktur s ichtbar

ünbra und Penumbra nur in sehr grossen Flecken getrennt

thbra und Penumbra nicht unterscheidbar

1-2

?

2-3

4-5

3

3-4

4

5



4.Fortsetzung Gastvortrag: Instrumente zur Beobachtung der Sonne

Tabelle 2 B lrbdifizierte Kiepenheuer-Skata (10 cm Teleskop)

Ruhe (R)

I Keine Bildbewegung erkennbar, weder auf der Scheibe

noch am Rand

Blldbewegung am Rand#0"5. Keine Bewegung in Flecken

Bildbewegung am Rand 1"6 - I"5 ; schwache hblligkelt.
In Flecken kaum merkbare Bewegung

Bildbewegung am Rand 2"0 - 2"5 und gut sichtbar auf

der Scheibe. Helliger Rand

Blldbewägung 3u0 - 3"5 . Stark gewellter Rand

Bi ldbewegung 4rr - 5rr

Blldbewegung 6'r - 7rr

Bildbewegung 8" - 10u

Bildbewegung .} 10", Rand platzt

1-2

2

2-3

3

3-4

4

4-5

5

4l Sonnenteleskope

4.1 Allgemeines

Aufgabe eines Sonnenteleskopes ist es, €ir möglichst scharfes Sonnenbild

zu erzeugen. Dieses kann die ganze Sonne umfassen oder nur ein Ausschnitt
sein. Die Grösse des Sonnenbildes hängt davon ab, welche"Skala" ("/mm)

die nachgeschalteten Geräte benötigen, tras wieder von den eingesetzten
Empfängern und der gewünschten Auf lösung abhängt. l.lan merkt sich einfach:
1" = 0,1 nrn bei elnem lB0 run Sonnenbild.

Für viele Zwecke werden Spezialteleskope gebaut, diese haben meist klei-
nere Objektivdurchrpsser. Die grossen Sonnenteleskope sind Universal-
instrumente mit einer Reihe von verschiedenen, oft sehr grossen

Fokusi nstrumenten.

Im Prinzip kann Jedes Fernrohr zur Sonnenbeobachtung venrendet werden,

wenn im konvergenten Strahlengang keine Teile slnd, die durch die hohe

Intensität der Strahlung zerstört werden können

In der Reget haben Sonnenteleskope geringe Öffnungsverhältnisse von

I : l0 bls'etwa 1 : 100. Linsenfernrohre sind gut geeignet, besonders

wenn nur bei einer festeingestellten l,lellenlänge beobachtet wird, wie
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dies z.B. bei der Chromosphärenübenrachung oder Sonnenfleckenphotographie

üblich ist. Je nach Verlauf der Farbfehlerkurve müssen für höchste Auf-

lösung mehr oder ueniger schmalbandige Filter veruendet werden.

l0ronographen-Objektive sind fast immer einfache Linsen mit einer beson-

ders guten streulichtarmen Politur.
Spiegelobjektive sind grundsätzlich farbfehlerfrei und unumgänglich, wenn

bei spektrographi schen Beobachtungen grössere l,lel lenlängenbereiche bei

guter räumlicher Auflösung überdeckt werden müssen. Bei den geringen

öffnungsverhältnissen kann die Herschelanordnung mit geneigtem Spiegel

realisiert werden, ohne zu grossen Astigmatismus einzuführen. Von den

zusarmengesetzten Spiegelsystemen ist das Cassegrainsystem wegen der

grossen thermischen Belastung des Sekundärspiegels und des grossen

Streulichtes weniger geeignet. Systeme vom Gregory Typus sind sehr gut,

da im Primärfokus eine gekühlte Blende abgebracht werden kann, die nur

einen kleinen Ausschnitt des Sonnenbildes durchlässt. Dadurch wird eine

geringe thermische Belastung der Sekundäroptik und gute Streulichtver-
minderung erreicht, allerdings auf Kosten des Bildfeldes.

Die starke Sonneneinstrahlung von etwa 1 KH/me erwänrt die tlngebung der

Sonnenteleskope und auch deren Inneres und verschlechtert damit das

Seeing. tfn die äusseren Einfiüsse zu vermindern trachtet man, die Teles-

kop-Eintrittsöffnung möglichst in die ungestörte Atmosphäre zu veriegen,

also hoch über dem Boden, ohne K:ppel, etc. Die wirkungsvollste I'bthode,

interne Turbulenzen zu verhindern ist,das Teleskop zu evakuieren.
Itleuerdings wird versucht, Teleskope mit Helium zu füllen, da im Helium

die temperaturbedingten Brechungsindexschwankungen nur etwa ein Zehntel

jener in Luft betragen" Durch die gute I'lärmeleitfähigkeit von tlelium

wird auch die @tik gekühIt. Die bei einem Vakuumteleskop notwendigen

dicken Fenster können dünner gemacht werden, wodurch sich wiederum die
spannungsoptischen Effekte, die besonders polarlmetrische ltlessungen

stören, stark verringern.
um die allgemeine Beschreibung kurz zu halten werden spezielle Details
von Sonnenteleskopen bei der Beschreibung existierender Instrumente

angeführt.

4.2 Hel iostaten

Heliostäten sind typische Sonneninstrumente. Durch elne Anordnung von

drehbaren Planspiegeln wird das Sonnenlicht in ein feststehendes
vertikales (Turmteleskop) oder anders ausgerichtetes Teteskop geworfen.

Die Abb.3 zelgt typische spiegelanordnungen. Das sonnenbild steht in
einem Beobachtungsraum zur Verfügung. Das stationäre Sonnenbild ist
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einer der Vorteile von Heliostaten, ein anderer ist die einfachere

Konstruktion von langbrennweitigen Fernrchren und Spektrographen, weßfl

diese ihre Lage im Raum nicht verändern (Verbiegungen). Es gibt aber

auch l{achteile : die Planspiegei sind etua 1.5 mai so gr'oss wie die

ObjeKivdurohmesser, bei der Ref lexion an lv'letallspiegeln wird der

Polarisationsgrad des Lichtes verändert. Mit dem sich dauernd veränt1ern-

denRefler.ionswinkel ändert sich auch der Polarisationsgrad, Polarisations-
messungen werden dadurch schwierig und unsicher.
Heliostaten können auch hinter einem Teleskop liegen, wie bei den

Coude- - Strahiengängen der Nachtteleskope.

Der Unterschied zwischen l"hl iostat und Coelostat i st die beim l"lel iostaten

auftretende Bi lddrehung von 1 tt'ndrehung lZqh.

4.3 Nachführautomatlk (dazu Abb. 4)

Heute hat jedes Sonnenteleskop eine elektronisch funktionierende
Nachführautomatik, die das Sonnenbild in einer bestinmten Position
mit hoher Genauigkeit festhält. Als Referenz dient der Sonnenrand.

furch Verschieben des Sensorkopfes kann jede beliebige Stelle des

Sonnenbildes z"B. auf den Spalt eines Spektrographen gebracht werden,

oder das Sonnenbild rasterförmig abgetastet werden.

Auf ähnliche ldeise lassen sich die seeingbedingten Biidbewegungen durch

Steuern eines kleinen trägheitsarmen Spiegels wesentlich verringern.
Dies ist aber nur mögliclrfür ein üebiet von der Grösse eines isoplana-

tischen Flecks, innerhalb dessen alle Bildelemente etwa die gleiche

Bewegung ausführen. Das notwendige Regelsignal ist bei einem Sonnen-

fleck einfach zu erhalten, bei arrderen Strukturen aber, wie etwa den

Granulation müssen Korrelationstechniken angewandt werden um die

Bildbewegung zu erfassen (Korrelationstracker).
Theoretisch ist es denkbar, die Deformationen der l,Jellenfronten zu

bestimmen und durch ein entsprechendes optisches System zu korrigieren
(aktive 0ptik, "Rubber"-Mirror). Für eine tlellenfront (Stern) ist dies

schon gelungen. Bei fiächenhaften Objekten Iiegt die Schwierigkeit
irn Fehlen einer geeigneten Referenz, t+ie sie eine Punktl ichtquel le clar-

stel lt.
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5) Spektralapparate

tln die physikalischen Vorgänge in der Sonnenatmosphäre untersuchen zu

können, muss das Licht eingehend analysiert werden.Neben der Intensität
kann das Licht noch auf seine spektrale Zusanunensetzung und seinen

Polarisationszustand hin untersucht werden.

Das Sonnenspektrum zeigt eine grosse Anzahl von Absorptionslinien, die
Fraunhoferlinien (Abb. 5). Das Restlicht in diesen Linien konunt aus

höheren Schichten der Sonnenatmosphäre als jenes des angrenzenden Kon-

tinuums. Im (Rest)Licht einer Spektrallinie lassen sich deshalb die
Vorgänge in höheren Sonnenschichten studieren. Routinemässig wird dies

vor allem im Licht der roten l,lasserstafflinie Hq, (Ä = 6563 B ) zur
Chromosphärenübemachung gemacht. Die Intensität (Tei lchenzahl ), deren

Verteilung in der Linie (Dichte, Druck, '[emperatur], die l{eilenlängen-

verschiebung (Geschwindigkeit) und die Polarisation (i,lagnetfeld) der

Spektrallinien hängen von der chemischen Zusamrensetzung des emittieren-
den Plasmas und dem Zustand ab, unter dem das Licht emittiert wird.

Das eben gesagtBunterstreicht die grosse Bedeutung der Spektralapparate
als Zusatzgeräte für Sonnenteleskope. Sie umfassen eine grosse Gruppe

von Instrumenten, von den einfachsten Schmalband-lnterferenzfi Iterrr
bis hin zu den aufwendigsten Fouriertransformations-Spektrometern.
Fast alle Spektralapparate beruhen darauf, dass das Licht verschiedener
!{ellenlängen durch das dispergierende Element des Spektralapparates in
verschiedene Richtungen gelenkt wird.

ßiasarhare

fuiriott Des,fottudu-
P,*udds
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Unter Dispersion versteht man speziell die hJellenlängenabhängigkeit des

Brechungsindex, allgemein bei Spektralapparaten die räumliche Trennung

des Li chtes versch i edener I.{e I I en I änge .

5.1. Funktionsweise einiger Spektralapparate

5.1.1. Prismen

Bei der Spektralzerlegung mit Prisnen nützt man die tlellenlängenabhänSig-

keit des Brechungsindex aus. Die Dispersion dn/dÄ ist eine l{aterial-
konstante und muss gemessen werden. Im sichtbaren Spektralbereich nimmt

für gebräuchliche Prismenmaterialien die Dispersion mit der trJellenlänge

ab. Für maximales Auflösungsvermögen soll ein Prisma im Minimum der
AblenkunE, also syfiunetrisch veruendet werden; das das Prisma durch -
setzende StrahlenbündeI hat dabei seine grösste llle'ite.

Im sichtbaren Spektralbereich werden Prismen heute selten venrendet,

z.B. als Vorzerleger für Gitterspektrographen. Einige Gründe sind :

die geringe Dispersion, die grosse Temperaturempfindllchkeit und

FtDbi ldungsfehler.

Die i.linkeldispersion ist :

dq= 4 dn (?)
dA dnA

Bei synrnetrischen Strahlengang o<= lb siehe Abb"6 ist

(3)

Aufl ösungsvermögen

2stn*
d

-2.fudn\,-nLginl(

A t L
D

tA= Au/ drl
m,

dn

I

o= #^= B dy

=4

..1
tA ß

dn
dA

Auflösungsvermögen eines prismas mit synunetrischen
Strah I engang .

aR
dv
d1

D
l-r

B

BetAUpaStrtOeX
.17

Abb. 6

(4)
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Beispiet : Flintglasprisma f = 60o, B = 
,l00 

nrm, Ä= Hetrn = 1.6666,
dntd\ = too-1 ergibt :

t{inkeldispersion dytdl, = 1,8 10-5, R = 10000.

5.1.2. Beugungsgitter

Ein Beugungsgitter besteht aus vielen schmalen Spaiterr (Spiegelstreifen),
an denen das Licht gebeugt wird. Die resultlerende Intensitätsverteilung
entspricht jener einer rechteckigen Öffnung mit der Breite des Spalts,
Das in die verschiedenen Richtungen gebeugte Licht der einzelnen Spalte
wlrd sich je nach Gangunterschied durch Interferenz verstärken oder

abschwächen. Die Bedungung ftjr ein t'laximum ist ein Gangunterschied von

einer }lellenlänge oder einem Vielfachen davon. Minima treten bei

mA/Zauf. Mit dern Gangunterschied aus Abb.7 erhält man die Gitter -
gleichung für die lrlaxima.

mA= b(sinf +sing') (s)

GangunterschieclA = AB + CD = b (sin9 + sing')

Abb. 7 : lur Ableitung der Gittergleichung

Der Intensitätsverlauf dieser l'4axima hängt davon ab, wieviele Spalte
dazu beitragen. Bei zwei Spalten wtirde sich ein cosinusförmiger
verlauf ergeben. Das t'laximum wird umso schärfer, je nrehr spalte dazu

beitragen. Da alle Spalte zusammen das Gitter ausmachen, wlrd bei sehr
grosser Anzahl N von Spalten das Profil,das einer rechteckigen Öffnung
von der Brelt€ I'l des Gitters sein. Ist, b der spaltabstand, so ist

b

vA

.D

\
\
\

G

ll=Nb (6 )
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Die Höhe des I'hximums rlird durch die Beugunssverteilung des einzelnerl
Spaltes bestlmrnt" Diese Zusanrnenhänge sind in Abb. I dargestellt.

-l.Ofiu, O,oaüN. l.oqÜt, 2.d4bt 3'040," u'OADÜ'

Abb, I : Energieverteiiung im Gitterspektrum für Gitter
aus Abb. 7 und monochromatische Strahlung

In der Praxis venrendet man heuie meist Refiexionsgitter mit sägezahn-

förmigenr Tei lungsprof t I. 0ie "Spalte" scl'll !essen dadurch eng aneinander,
das Beugungsbild des Einzelspaltas wird also schmäler. Durch die

"spiegelnde"l{i rkung utird dieses Beugungsbi ld ausserdem verschoben.
Es gelingt so, das meiste Licht in einer 0rdnung zu konzentrieren,
Abb.g . Man nennt so ein Gitter mit Blazewirkung "geblazed" für die
0rdnung n, und den t{inkel für die maximale Intensität Blazewlnkel.

OnRDN. ,l,oADv. 2.oaDil,

Abb. 9 : Gitter geblazed für 1. Ordnung und Spalte ohne

Zwi schenraum

,T
a,

T
ä
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Ars der Gittergletchung erhält man durch Differenzieren die

tlinkeldlspersion , 
On, m
dx b c.osV' lt )

Das Arflösungsvennögen R erglbt sich aus der l{inkeldisperston und der

wlrksamen Bündelgrösse D, wenn Il die Länge der getei lten Fläche ist :

As

As

R =Äd^
rnW

b

(8)

(r0)

=: dP'

=Ä_ o
D Wcosry'^

m d),
= 

-

bosgt
mN

R lässt sich auch durch den Gesamtgangunterschied über das Gitter
ausdrücken :

rt ^-^t- b(stxc|+stnqt) .,- W(sn?+sin?t) rOr? (9)l(=mN= TfV- l L \r
-EGrrl

Für etnen bestirrnten Austrittswinkelga'überlagern sich lttaxima verschie-
dener Hellenlängen (ml = const). Die }tellenlängendifferenz von der

Ordnung m zur Ordnung m + I ist der Freie Spektralbereich :

).A\ m

Die Dtspersion dy ldll und Auflösung B = mltwächst mit der jeweils
benutzten Gitterordnung zugleich nirmt der freie Spektralbereich

äl =Ä/m ab.

Beugungsgitter werden mtt 20 - 4000 Strichen / nrn und getei lten Längen

bis 0.5 m hergestellt. Blazewinkel von 10 - 75o sind üblich.
Für spezielle Spektrographenanordnungen werden Konkavgitter vemendet,
die zugleich abbildende Eigenschaften haben.

Beispiel I : Gttter 600 l/mm, 102 mm lang, 2go5 glazewinkel;

vemendet in 2. Ordnung in fuitokoltimationsanordnung (U=gr).
(Blaze) = 6646 R, oy ld^= 1.3 to-4,Ä1 = 3323 fl R'= i2z+00

Beisptel 2 : Gitter 300 I /nm, 22A nrn lang, 630 Blazewinkel;

vemendet ln 10. Ordnung ln Autokollimation.
(Blaze) =5940 ß, qtd\ =6.6 10-4,ÄI=594 ß R =650000.
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5. I .3. Mi chel son Interfercrneter

Das parallele Strahlenbündel wird durch den Strahlenteiler G

(Abb. l0) geteilt.

M' N2g
linrOueut

d
Abb. 10 Michelson

Interferometer

UoE#HrEq

Die beiden gleich hellen Teilbündel fallen auf, die beiden Planspiegel

l.tl und l2 und werden genau in slch zurückgeworfen. Hinter dem Strahlen-
teiler interferieren die Bündel. Die I'legdifferenz d zwischen den Teil-
bündeln ist die Differenz der Abstände der beiden Spiegel von 0, man

kann sie in der von Mlr und !P begrenzten Platte entstanden denken.

Den Gangunterschied für beliebtg geneigte Strahlen findet man leicht
ausAbb. 1 1.

c

d
n

H1

o
I

I*

GL

t*tA

ß

3

A.bb. l1 : Gangunterschied an elner Ptatte
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Die Strahlen treffen zur gleichen Zeit in c und C ein. Der Gangunter-

schied in C ist also cB + BC = cB + BA = 2Bm.

Mit der optischen Dlcke dn ist 2Br = 2 dn costT= A
Im FalIe ungleicher Reflexion muss nochl/2 zum Gangunterschied

addiert werden, dies kann hier entfallen. Licht wird durchgelassen,

wenn der Gangunterschied Ä oder ein Vtelfaches davon ist :

ml 2 dncosT (11)

Etn paralleles Bündel monochromatischer Strahlung wird durch Andern

des GangunterschiedesÄ (gewöhnlich von d) moduliert. Die Intensität
ändert sich sinusförmig mit d , wobei die Amplitude und die Frequenz

von der Intensität und der }lellenzahl 6, der eintretenden Strahlung

abhängen

I(A) =Uclz) f r*.os zrc^)f Uz)

Ar!L
Der Gangunterschied ändert sich auch bei Neigung der Strahlen.
Der Effekt hängt von der Dicke der Platte ab. Bei kleinem m, also

dünnen Platten ist die Phasenänderung gering. Ilird jedoch eine

dickere Platte mit einer ausgedehnten monochromatischen Lichtquel le

beleuchtet und senkrecht betrachtet, so sleht man konzentrische Dinge,

die den benachbarten 0rdnungen entsprechen (Kurverplelcher lleigung).

Je nach Dicke der Platte ist das Zentrum der Platte hell oder dunkel.
Die Anzahl der breiten, sinusförmig mcdulierten Ringe nimmt nach aussen

sehr rasch zu.

5 4 Fabry Perot Interferoreter

Die monochrpmatischen Ringe gleicher }leigung entsprechen den Spektral-
linien beim Gitter. Beim Gitter lst die Schärfe der Linien mit steigen-
der Zahl der lnterferierenden Bündel angestiegen, das glelche gilt hier.
Im Fabry Perot Interferorneter wird die Vielfachinterferenz durch Viel-
fachreflexion der Strahlen zwischen zwei gut reflektierenden exakt
parallel gestellten Spiegeln emeicht (Abb. 12).

1



l5.Fortsetzung Gastvortrag: Instrumente zur BeobachLung der Sonne ,..

v
^^ yollkonmene

Hinima

nY

r'ollt<ornnene
Ha4pa

Abb. 12 Vielfachreflexionen att einer Platte

Für die i,laxima im durchgehenden Licht gl lt : wie für die
Zweistrahlinterferenz (Abb. 1 I )

ml = 2dncosg

Filr geneigte Strahlen kann man eine tlinkeldisperston angeben

dg = ,{gV (ts1

dx
Im Zentrum des Rlngsystems ist ^dVldl= n und ninmt nach aussen

,r{q",((r'

fv
Aq q

-rä
-s

r9

rasch ab. Für sichtbares Licht u

dg ld1von der Grössenordnung

Der freie Spektralbereich ist

nd y 
^= 

15' (Sonnenradlus) lst
4.10-/ .

4l=*=* (14 )

(15)

Das Durchlassprofil ist das Airy-Prof il Abb. '!3.

Die Halbwert,sbrelte dieses Prof I ls hängt von der Anzaht der [nter-
ferierenden Strahlen ab. Die die Schärfe des Proflls beeinflussenden
Faktoren .sind der llichtigkeit nach : 1. Spiegelref lexlon, 2. Ebenheit

und Parallelität der Spiegel, sowie 3. Beugungsbegrenzung durch

Interferometeröffnung. Dle effektiue Anzahl der B0ndet tn lrbhängtgkett

von der Reflexion r ist :

, !'E
'l- rFr
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tlamit wird die Halbwertsbreite des tlurchlassprtfils :

tA=+ (rG)

In der Praxis liegt F bei 20 - 30, limitiert vor aliem durch Ebenheits-

und Paral lel itätsfehler ( I /100 ) .

fao,?

Ltro
Abb. 13 : Fabry Perot Linien Profile

5.2. Anwendung der Spektralapparate

5.2.1. Bedeutung der tlinkeldispersion

Im einfachsten Fall besteht ein Spektroskop aus einem dispergierenden

Element, auf das paralleles Licht fällt und einem Fernrohr zum Beob -
achten des Spektrums.

Das von einem Stern konnende Licht ist parallel. Ein dispergierendes

Element vor das Objektiv eines Fernrohres gesetzt, verwandelt dieses

in ein Spektroskop. Anstelle ctes *weissen", inder Gnösse vom 0bjektiv-
durrhmesser bestimmten Sternbildchens sieht man kleine Spektren. Diese

Spektren sind eine Kette von sich teilweise überlagernden monochro -
matischen Sternblldchen. Das Spektrum wird um so reiner, je weiter es

auseinandergezogen wird und je schänfer die einzelnen monochromatischen

Bildelömente sind. Die in Abb. 14 qualitatlv dargestellten Verhältnisse
sollen nun genauer untersucht werden.

^4ffr
AL

I

at

0.6

q

o.l

a
D

f tO,§

Abb. 14 : Einfaches Sternspektroskop
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Besteht im obigen Beispiel das Sternlicht aus wenigen Emissionslinien,

so überlappen sich bei genügender Dispersion die monochromatischen

Sternbildchen nicht - man sieht den Stern wie durch ein Filter im

monochromatischen Licht. Das gleiche gitt natürlich ftir jeden Stern

imGesichtsfeld. Bei einer immer grösseren Zahl von Sternen werden

sich aber die Spektren überlagern. Handelt es sich schliesslich um eine

ausgedehnte Lichtquelle wie die Sonne, so sieht man wegen dieser
uberlagerung der Spektren der einzelnen Bildpunkte weder Spektral-

linüren noch ein Bild der Sonne.

l,{as ist zu tun,um 1. ein Spektrum der Sonne zu erhalten und 2. die
Sonne im monochromatischen Licht zu sehen ? Zuerst ein konkretes
Beispiei (Abb. 15) : das dispergierende Element soll ein Beugungs-

gitter mit einer t.llnketdispersion von 10-4/t und einer Bündelbreite
von D = 100 nn sein. Die Grösse des monochromatischen Bildelementes

ist durch dle Beugung des parallelen Bündels an der Gitteröffnung
bestimmt.

I = esos fl (Ho( )
I!
I
I

dt,
a

AI
2t'

Abb. 15 : Daten für ein Spektroskop mit Gitter

Der in der Abb. 15 angegebene l{ert von 2"7 gilt für eine Punktlicht-
quelle in unendlicher Entfernung. In l{irklichkeit muss die Licht-
quelle nattlrlich eine endliche Fläche haben. Bündeldivergenzen von

der Grösse des monochromatischen Bttdelementes verringern das

Auflösungsvennögen nur wenig. Bei einer ausgedehnten Lichtquelle
geschieht die l{inkelbegrenzung durch die Eintrittsöffnung (Spalt) eines

Kollimators. Die Sonne wird auf den Eintrlttsspalt abgebildet. Die

Lnonochromatischen Bildelernente sind jetzt Ausschnitte des vom l(olli-

I
II
a

i
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matorspalt durchgelassenen Sonnenbildes. Das Verhältnis Kollimator-

brennweite zur Objektivbrennweite besiimmt die Grösse des Sonnen-

ausschnlttes (Abb.16)

Bo = Bre *'*** (B im r.tinkelmass ) (17)

t Tasstot

fx
Gr

ft
Htt0ou*

Bo

@1El6ß0P silLt hauitlfitaf,

Abb. 16 : Kollimator zur HinRelbegrenzung

Beispiel : Spaltbreite = 2"7, f (Koll) = 2m, f (0bj.) = 5m(=5cm Sonno-

bild) ergibt Spaltbreite = 0.03 mro, 86 = 1.1rr; uregen der eindirnen-

sionalen Dispersion des Gitters kann man einen Spalt venrenden.

Durch Beschränken des Gesichtswinkels des einfachen Spektroskops mit
Hilfe des Kollimationsspaltes erhält man ein scharfes Spektrum. Im

Beispiel starunt das Spektrum von Strukturen, die clurch den 1"1 (auf

die Sonne bezogenen) breiten Spalt in den Spektrographen fallen
Isoliert man im Spektrum ein monochromatisches Spektralelement durch

elnen entsprechend breiten Spalt, so sieht man durch diesen ein
monochromatisches Bild des vom Eintrittsspalt durchgelassenen Sonnen-

bildes. Ein Spektrograph mit Eintritts- und Austrir,tsspalt heisst
ibnochromator.

ürrch Aneinanderreihen der vom l'lonochromator durchgelassenen spalt-
förmigen Sonnenbilder lassen sich grössere Gebiete oder die ganze

Sonne im monoqhromatischen Licht abbilden. Die Instrumente, die das

Abtasten des Sonnenbildes mit dem Eintrittsspaltrrund das dazu synchrone

Zusanmensetzen der Austrittsspaltbi lder erlauben, heissen

Spektrohel iographen oder Spektrohel ioskope.
Spektroheliographen slnd relativ langsame Instrutnente, da das BIId
zeilenweise aufgebaut wird. Bei den Spektrohelioskopen wird das

Bild durch das Abtasten sehr lichtschwach. Dle grosse spektrale
Reinheit ist aber eln grosser Vorteil dieser Instruryente. Durch die

§Pnuz
sio

I
I
I
I
I
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modernen elektronischen Detektoren kann heute jeder. Spektrograph zur
Aufnahme von zweidimensionalen Sonnenbildern verwendet werden.

Eine andere l$glichkeit, grössere Gebiete der Sonne im rpnochroma-

tischen Licht beobachten zu können ist, den limitierenden Eintritts-
spalt zu verbneitern. Dies ist, wie aus dem vorher gesagten hervorgeht

nur auf Kosten der spektralen Reinheit möglich. blie man aus den in
Abb.{?atdargestel lten Profi len einiger Fraunhoferl inien ersieht, haben

manche Linien eine beachtliche Breite. So ist z.B. die für die
Chromosphärenbeobachtung wlchtlge H -Linie so breit, dass ein Fenster

von etwa 0.5 R hauptsächlich den Linienkern durchlässt. Als Beispiel
soll der Spektrograph in Abb. 16 mit einem 0.5 ß durchl,assenden

Austrittsspalt versehen werden. Mit der durch das venvendete Gitter
gegebenen Winkeldispersion von ß-4 / ß ergibt sich die Spaltbreite zu

-5510 oder 10" (Abb. 17) . Gegenüber der "günstigen" Spaltbreite filr
diesen Spektrographen ist dieser l,lert 3.8 mal breiter und entspricht
auf der Sonne 4".
Für Protuberanzenbeobachtungen kann der Spalt um etliches breiter
gernacht werden, da das störende Kontinuum fehlt (Protuberanzen -
spektroskop ) .

giNßlffssplLT

Ita+ o,zs - ll*+ar-llx
tü H*

Hq-0,2.f-H* 
-ila'0,5

OPfiK
Spaltmitte Spaltränder

durchge I assene l,lel lenl änge

Abb. 17 : Itbnochromator mit weiten Spalten

Ein Bildfeld von 4" auf der Sonne ist zu wenig, um von praktischen

Nutzen zu sein. Das für eln bestimmtes spel«trales Auflösungsvermögen

erhaltene Bildfeld hängt direkt von der l,linkeldispersion desvenrendeten

Spektralapparates ab. l,lie in Kapitel 5.1. angeführt, haben Interfero-
meter eine über ,l00 mal höhere Winkeldispersion als Gitter oder Prismen.

Die Dispersion ist ausserdem radialsymmetrisch, was eln weiterer Vorteil
i st.

§
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Vor dem Fernrohr in Abb. 15 ersetzt man das Gitter durch ein Fabry

Perot Interferometer, welches in der 450 Ordnung arbeitet. Mit den

Formeln von 5-1 " erhält man die in Abh. i8 eingetragenen Ergel:nisse.

oaekfi{
lk-o.oa
ll*
11**0.O6

FP- lxIEQ.f&oHe{e^

dI=
,f,l =

= {r,6Ä

, O,5Ä

)
frfi

*
30

6§63
I.l§i,

!!§
30

Abb" 1B : Interferometer als Filter für grosses Gesichtsfeld

Die vom Sonnenrand kommenden Strahlen durchsetzen das Interferometer
unter einem fiinkel yon I5'. Hegen der hohen llinkeldispersion verschiebt

sich das Durchlassband dabei nur um 0"ü6 ß zu kürzerer l.lei lenlänge.

Mit der in Abb. 18 gezeichneten Anor:dnung sollte nur gezeigt werden,

dass sich Spektralapparate mit grosser Dispersion printipiell als
schmalbandige Filter für grössere 6esichtsfelder eignen.

5,3. Ennenspektrographel

5.3.1. Gitterspektrosraphen

Von einem Sonnenspektrogräphen verlangL, mon, dass er stigmatisch
abb,ildet, d.h, im monochromatischen Licht muss ein Punkt im Eintritts-
spalt als Punkt im Spektrum abgebildet werden. Sonnenteleskop und

Spektrograph mlissen aufeinander abgestirnrit:t, sein, um eine möglichst

effiziente Ausnützung zu erreichen (möglichst kurze Belichtungszeit,
keine übertriebene Auflösung, usw.)" Durch den 0biektivdurchmesser des

Sonnenteleskopes ist der Durchrnesser der Bildelemente im Sonnenbild
gegeben. Bei der Untersuchung von §onnenstrukturen braucht der Eintritts-
spalt nicht schmäier zu sein als die beui;ungsbegrenzten Bildelemente
im Sonnenbild. Der Spektrograph selbst ist auch beugungsbegrenzt.

l-legen des rechteckigen Btindelquerschnittes arn Gitter ist die

Beugungsbegrenzung in Dispersionsrichtung anders als normal dazu. Die

iineare Grösse der beugungsbeErenzten ßiid- und Spektraielernente hängen

von der Brennweite des Kameraobjektives air und sollen dem Auflösungs-
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vermögen des Empfängers angepasst sein. Die l.linkeldispersion hängt
yon der Genautgkett ab, mit der man spektrale Details (2.8. Linienver-
schiebungen) erfassen will. Dabei muss daran gedacht werden, dass durch

die bei grösserer Dispersion geringer werdende tblligkeit des Spektrums

der vermeintliche Gewinn an Genauigkeit durch ein schlechteres Signal/
Rauschverhältnis am Empfänger wieder zunichte gemacht werden kann.

Die Abb. 19 zeigt einige typlsche Gitterspektrographen-l'bntierungen.
Bei der Konstruktion eines Spektrographen müssen neben den obigen tiber-

legungen auch die geometrlsch optischen Forderungen erfüllt werden-

(Bildfehler, Gitterausleuchtung, u.s.w. ).
Die einfachste ltlethode. ein Spektrum aufzunehmen ist, es zu photogra-

phieren. Das Spektrum kann aber auch photoelektrisch registrlert
werden. Bei der Verwendung von Photomultipliern oder anderen Detektoren

bestlrrnt ein Austrittsspalt (Lichtletter) die zu messende Stel le im

Spektrum. Soll ein grösserer Teil des Spektrums registriert werden,

kann 1. der Austrlttsspalt über das Spektrum bewegt werden.oder 2. das

Spektrum durch Drehen des Gitters über den Austrittsspalt.. Sollen bei

Registirerung über einen grösseren Spektralbereich solare Strukturen
miterfasst werden, muss das Sonnenbild achromatisch sein.
Es wurde schon darauf hingewiesen, dass jeder Spektrograph als Spektro-

heliograph venrendet werden kann. Den Eintrittsspalt ersetzt man durch

elne kleine Blende und tastet damlt das Sonnenbild mäanderförmig ab,

wozu tJie Nachführautomatiken der Sonnenteleskope besondere Vorrichtun-
gen haben. Im Spektrum kann photoelektrlsch die der Position der Ein -
trittsbtende entsprechende Intensltät bei Jeder gewünschten I'lellenlänge
gemessen werden und daraus ein monochromatischen Sonnenbild zusammen-

gesetzt werden. Der Vorte!l dieser ibthode liegt in der t'öglichkeit
der elektronischen Echtzeitverarbeitung der lvbssignale. Aufdlese

Heise ist es möglich, Heliograrme von Geschwindigkeits- ocler Magnet-

feldern aufzunehmen.

Die fustrittsblenden lassen sich direkt durch kleine Photodioden

ersetzen. Dle heute erhältlichen ein- und zweidimensionalen Photo -
diodenarrays enthalten bls zu 250000 etwa 15 x 15 um bis 30 x 30 um

grosse Einzeldioden. Damit Iassen sich sehr lei stungsf ähige f,bssappara-
turen aufbauen. So kann z.B. das mäanderförmige Abtasten des Sonnen-

bildes entfallen wenn jeder Diode eines Zeilenarrays eln Bildpunkt
im Eintrittsspatt zugeordnet wlrd (Zetlenarrays bis zu 4096 Dloden !).



Zu 24. Fortsetzung Gastvortrag: Instnrmente zrrr Sonnenbeobachtung
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Abb. 19 : Spektrographenmontierunqen. Einer der Spaite kann
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5.3.2. Fourlertransform Spektromelqr

Bei der Besprechung des Mlchelson Interferometers wurde festgestellt,
dass bei kontinuierlicher Gangunterschiedsänderung die Intensität einer
monochromatischen Strahlung cosinusförmig rndullert wird, wobel die
Frequenz von der l.lellenzahl 6' abhängt. Jede llellenzahl ist atso durch

die Frequenz gewlssermassen kodiert. Besteht. die Strahlung aus Teil-
strahlungen verschiedener Intensität ic und }'lellenzahl p: , So

ergibt sich die ltdulatton der Ausgangsintensität aus der Summe der

modulierten Teilstrahlungen. Den modulierten Intensltätsverlauf nennt

man Interferogranm. Der variable Teil des lnterferogramms

Jta) = _frrcrs (2'x,rl) dc ( ra;

stellt das aus cos-Gliedern geblldete Fourier Integral von i7 dar.
Aus ihm lässt sich durch Ausflltern der einzelnen l{ellenzahlen oder

durch rechnerische Analyse die ursprringliche spektrale Enegieverteilung

i,'fJ(o)cos (2^'! l:. , (1e)
A' GanluCetrchicd

zurückgewi nnen

l,lill man mit dleser lhthode noch kleine tlellenlängenunterschiede
feststellen, also hohes Auflösungsvermögen haben, so muss dle Gang-

unterschiedsänderung gross sein, damit sich das Interferogramm ändert.
Es gibt eine obere Grenze f0r das Auflösungsvermögen.

f+ lr

lrlerferogr,

Abb. 20 : Zum fuflösungsvermögen des FT-Spektrometers

r
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Abb. 22 : Kitt Peak Fourier Transform Spektrometer (J.Brault)
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f,t Lt 0

Abb. 2l : Entwicklung des Spektrums bei Ven'rendung eines irnner
grösseren Tei ls des Interferogrammes (nach fosnitrct)

Der Vorteil des FT - Spektrometers gegenüber den Spaltspektrographen
tst das l,legfallen des engen Spaltes und das gleichzeitige Aufnehmen

aller Spektralelemente. In Abb. 22 ist das Kitt Peak Fourier -
Transform - Spektrometer mit einigen instrumentellen Daten dargestetlt.

5.3.4. Resonanz4ellen_-_ _§pe&fgrnete.f-

Bei allen bisher beschriebenen Spektrometern ist eine absolute
I,lellenlängenmessung schwieiig. Das FTS Iiefert absolute }lellenlängen

wenn der Gangunterschied Null genau ist.
Zur lbssung von solaren Geschwindigkeitsfeldern genügt es, die
Dopplerverschiebung einer Spektral I inie mögl ichst genau zu bestinrnen.

Resonanzzellen-Spektrometer eignen sich dazu sehr gut. Es wurden damit

solare Pulsationen mit Geschwindigkeiten von einlgen cm/Sekunde

gemessen.

Eine Resonanzzelle enthält Atomdampf elnes bestimmten Elementes
(Na, K, Rb, etc.). Die Zelle wird mit dem zu analysierenden Licht
gerichtet bestrahlt. Der Atomdampf absorbiert die einer Spektral

linie entsprechende StraftIung und emittiert diese wieder in alle
Richtungen (Fluoreszenz, nicht gerichtet). Die Intensität der

emittierten monochromatischen Strahlung wird gemessen. I.legen der

6

I

2

I

t,

5

6
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niedrigen üampftemperatur ist die Linienbreite der emittierten
Spektratlinie äusserst fein und beträgt nur einige mß.

Durch ein starker l,lagnetfeld kann die Linie in zwei eng beieinander

Iiegende Komponenten arrfgespalten werden, die sich durch ihren
Polarisaticilszustand unterscheiden. Die Resonanzzelle wird so zu

einem Filter mit zwei extrem schmalbandigen furchlassbanden.

Die lvlessung der Linienverschiebung geschieht ähnlich wie mit einem

Spektrographen und syinmetrisch zur Linie angeordneten Austritts-
spalten. Anstelle der Austrittsspalte treten dle durch die Atome

bestimmten Resonanzlinien Komponenten. Die Abb. 23 zeigt schematisch

ein Resonanzzellen Spektrometer und das Prinzip der "Doppler"messung

mit zwei Spalten.

P,üarisalorl B k

Phatoulb

Änalvsalor fitr
ztax.palac Liehi

6000G raagne{feld

lnkrPrenz
qfr

fi[t* J1

c
Änalysator{ir .

Zirk. palar'Licht

Photozelle

Ja

o
Abb. 23 : Eine Form eines Resonanzzellenspektrometers und Prinzip

der lt4es sung von Li n i enversch i ebungen .

In einer Resonanzzelle bewegen sich die Atome in alle Richtungen
wodurch das Profi I der emittierten Linie durch Dopplerverschiebungen
verbreitert wird. Zur vermeidung dieser verbreiterung veruenden

Atomstrahl Spektrometer Atomstrahlen mit in Beobachtungsrichtung
vernachlässigbaren Geschwindigkeitskomponenten (profi t 6 mß).
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5.4. Filter zur Sonnenbeobachtung

Nahezu alle heute für die Sonnenbeobachtung im monochromatischen Licht
beniltzten Fllter beruhen auf der Interferenz des Lichtes. Als Filter in
einem abbildenden Strahlengang werden sowohl Zwelstrahl- als auch

V i el strah I i nterferometer verwendet .

5.4.1. Filter mit Zweistrahlinterferenz, Polarisations-Interferenz-
fi lter

Ein Michelsoninsterfero;eter (siehe Seite 14) hat eine kosinusförmige

Spektral-Durchlassfunktion (Glchg l2) oder umgeformt :

J, Jo @s2*
(20 )

Das Spektrum wird von dunklen Streifen clurchzogen (kaneliertes Spektrum)

deren l,,lel lenlängenabstand vom Gangunterschied abhängt, El n klei ner

Gangunterschied erzeugt wenige, ein grosser viele Streifen. Durch

Andern des Gangunterschiedes um Bruchteile der Lichtwellenlänge kann

das Streifensystem an jede beliebige Stelle im Spektrum gelegt werden.

Bei einer Anderung um lfl,vertauschen die hellen und dunklen Streifen
ihren Platz.
tln ein Filter nilt engem furchlassbereich und grossem freien Spektral-
bereich zu bekommen, ordnet man eine Reihe von Interferometern hinter-
einander an, wobei sich dte Gangunterschiede wie 1 z 2:4 t I ...2n
verhalten (Abb. 24).
Bei einem einfachen Michelsoninterferometer geschteht dte Gangunter-

schiedsänclerung gewöhnl lch mechanisch durch Venschieben eines Spiegels.
Zur genauen !{ellen[ängeneinstellung ist dazu eine äusserst feine
mechanische Abstirmung erforderlich. Für eine fixe l,lellenlänge könnten

die Interferometer aus Prismen zusammengekittet werden.
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^a. b

J

I l
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l.
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^

Abb. 24 a)

b)

Durchlassbanden von 4 Michelsoninterferometern,
deren Gangunterschiede sich wie 1 : 2 :,4 : 8 verhalten
l{irkung der Reihenschaltung. Zur Vereinfachung der

Zeichnung sind die Kosinusprofile durch Dreiecksprofile
ersetzt.

Grrosse praktische Bedeutung für die Sonnenbeobachtung haben die
Polari sations- Interferenzf i lter (birefri ngentf i lter = Doppelbrechungs-

filter). Das wesentliche Prinzip dieser Filter ist, dass das vom selben

Polarisationszustand ausgehende Licht interferenzfähig ist
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Der Aufbau eines doppeibrechneden Filterelementes ist in Abb. 25

dargestel lt.

../

Austrittspolarisator

hs"

)

Ver2tlgrrrrgs platte

Eintrittspolansator

Abb. 25 : Filterelement eines Polarisations-lnterferenzfilters

lhrch den Eintrittspolarisator t+ird das Licht linear polarisiert, in der

vom Pfei I markierten Richtung. Steht dieser Polarisator unter 45o zur
ordentlichen und ausserordentlichen Achse der doppelbrechneden Platte,
haben die beiden Komponenten im Kristall gleiche Amplitude, wie in
den beiden Armen des Michelson .Interferometers. Durch die verschiedene

Ausbreitungsgeschwindigkeit des Lichtes im ordentlichen und ausser-

ordentlichen Strahl kommt der gewünschte Gangunterschied zwlschen den

beiden Btindelri zustande. &.rrch den Austrittspolarisator werden die beiden

Komponenten kombiniert und können interferieren.
f"laxima werden bei den l,{ellenlängen auftreten, für die der Gangunterschied

Ä betragt. Für eine Parallel zur optischen Achse geschnittenen PIatte
eines einachsigen Kristalls gilt für senkrechten Lichteinfall :

m\ d- (n"- ,o\ (21)
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Darin ist L die tlellenlänge des thrrchlässlgkeitsmaximums, m dle 0rdnung

der Interferenz, d die Plattendicke und (na - no ) dte Doppelbrechung,

also die Differenz der Brechungsindizes des ausserordentlichen und

ordentlichen Strahls.
Für Lichtbündel, die schräg auf die Platte treffen ändert sich sowohl

. dle Dicke d der Platte als auch die Doppelbrechung (na- no). t'tegen der

berden Achsen ist dte InEerferenzfigur im stark divergenten Strahlen-
gang nicht rotationssyrunetrisch, sondern besteht aus Hyperbelästen, wie

in Abb. 26 a gezelchnet.

CL

Abb. 26 : Interferenzen an Filterelementen in stark divergentem Licht
a ein einfachei Element, b glelch dickes gespaltenes

Element.

Die Figur kormt zustande, weil die ihderung der Doppelbrechung mit
dem fleigungswinkel von einem Quadranten zum anderen das Vorzelchen

ändert. Diese Eigenschaft lässt sich dazu benützen, Filterelemente mlt
rotationssynrnetrischer l.linkeldispersion herzustal len. Ein Heg besteht
darin, die Kristallplatte zu halbieren und gegeneinander um 90o zu

verdrehen. In einer solchen Kombination wird allerdings der Gang -
unterschied der ersten Halbplattevon der zweiten Halbplatte aufgehoben.
tln dies zu verhindern, wird mit einer\/Lvtatte auch die Polarlsations-
ebene zwischen den halbierten Platten um 90o gedreht. Den furfbau eines
aufgespaltenen Elementes zeigt Abb. 27 und das Ergebnls Abb. 26 b.

b
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q0"

h5"
A"P.

2. Hotbelement
*5'

A/t- Ptatte

t. Halbetement

Abb.27

E.P.

Heitfeldelement

Dle Hinkelabhängigkeit des Gangunterschiedes eines getei lten Elementes

ist geringer als die eines einfachen Michelson- oder Fabry Perot-

Interferometers. Für die durchgelassene hlellenlänge als Funktion des

Einfallwinkels gilt :

L5"

a
0

d^ stn (no- n,),a

o (22)

Für das einfache tlicheison- und Fabry Perot-lnterferometer ist die
Funktion

Z

^o

t)
/.,

,1X
A o

st? ?
2nL

n 2nn

(23 )

die aus Glg (11) und dem Brechungsgesetz abgeleitet werden kann.
1
Äa ist die tlellenlänge für senkrechten Lichteinfall, n der
Brechungsindex der "Platte", die den Gangunterschied bewirkt. FLir

Quarz ist (na no)/ n. etwa 0.003 und für lklkspat - 0.058, daräus

resultiert der grosse Vorteil der doppelbrechenden Filterelemente.

./
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Beide Formeln stnd nur Nähenrngen, bei genauer Rechnung ergeben slch

die in Abb. 28 gezeigten tlellenlängenverschiebungen..

4o'

5d

,o'
E
.§ o'

§§'
..§ql

2'

a'
01 lo't

.,
t0to't dI

A
fr.s

Abb. 28 : llellenlängenverschiebungen in Abhängigkeit vom Einfal lswinkel
für doppelbrechende l.leitfeldelemente und Fabry Perot-
Interferorpter (Luft) platte.

Es soll hier nur ervähnt werden, dass es auch eine Heitfeldversion
des t4ichelsoninterferpmeters gibt.
Ein grosser Vorteil der Polarisations Interferenzfllter gegenüber

FP-Interferenzfi Itern ist die einfache Wellenlängenverstel lung. ü.rrch

Temperatunrechsel ändert sich neben Kristalldicke vor allem dleDoppel-

brechung (im Visuellen für Quarz -0.5 A, und für Kalkspat -0.3 fl pro

to c)
Polarisations Interferenzfilter müssen daher thermostatlsiert oder

laufend nachgestlrunt werden.

Rir die Anwendung eines Filters ist es wichtig, die t,lellenlänge verstellen
zu können. Die beste, wenn auch nicht einfach verständliche Abstirmungs-
methode 1st, eineA/+ Platte einzuftigen und den Austrittspolarisator
drehbar zu machen (Abb. 29).
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00
0

A.P

h5"

00 'Ptatte

)/q'Ptatte

E.P Verzögerunqs ptatte
a

b

Abb. 29 : a einfaches Abstinrnungselement, b durch Etnfügen einer
Platte kann der Austrtttspolarisator fix bleiben.

Al I gemei n erzeugt eine Verzögerungsplatte el I iptt sch pol arl s lertes
Licht, wobel die Elliptlzltät eine Funktion der t.lellenlänge ist :

f= +e
,ffd
A

(no- 
")

A.P

01e Platte dlent als Analysator und macht aus dem elllptisch
polarisierten Licht linear potarlslertes Licht, dessen Orientierung
von der Elliptizität anhängt :

e = drctqe = # Fo- n,) (2s)

lst 0o der Winkel, bei dem dle glelche tlellenlänge durchgelassen

wird wie ohne Abstimmungselement, so wlrd der Zusarmenhang zwischen

Polarisatorverdrehung und l{ellenlänge :

(241

(26 )g- o,= nd. (n^-r,)(*-*,)

)

)

J
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Elne Drehung um'lC bewirkt eine Verschiebung um einen freien
Spektralbereich, wie durch Vergleich mit Formel (21) leicht festgestellt
werden kann. Eine Drehung des Austrittspolarisators ist ungünstig, wenn

weitere Elernente folgen, daher ist es günstiger, die gewünschte Polari'
sationsebene (htellenlänge) mit einer drehbaren \/e- ptatte zu wählen

(Abb. 2e b).
Polarisations Interferenzfilter, die aus den hier beschriebenen Elementen

aufgebaut sind, nennt man gewöhnlich Lyot- oder Öhmanfilter (Abb.30a),

Da die vielen Polarisatoren viel t.icht absorbieren hat man versucht,

Filter mit weniger Polarisatoren zu bauen. Das $tr-filter konmt mit
zwei Poiarisatoren aus (Abb. 30 c)

o' d
geföchert

tf

0e-

ff.
g.-
lrl'
o'

a.-
tf'
gt -----.r pe$

-tf
O.-

b
ParltelL
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-4r
fai'
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4{- *
4t+ J
*{ +31
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-d.
1o'
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qe{al{et

.J4uri
gc-
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lyot ^ öhnan Sotz
.-o
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Abb. 30 : Polarisationsfilter Bauarten

Die neuesten Fi lterentwicklungen venrenden partiel le Polarisatoren
(Abb. 30b) und Computer gesteuerte Abstinxnung aller Elemente.

Ihermostatisierung ist nicht mehr nötig. Durchlassbreiten von

0.05 n können erreicht werden.

Der vorhin beschriebene"Hel lenlängenschieber" mit tr/4 ntatte lässt sich
auch bei einem Polarisations- Michelson Interferorneter verwenden. Das

Prinzip dieses Interferorneters zeigt Abb. 3l

I
iI

4
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)t, l,d"

Polar iskren der Stratrlen {eil er O"

SpieXel

Ä1,, l,s'

t,x )lq . Älv dh,DrehunXum?oo

Einbitftpolailta{r
*§c

Aush; ttspolarftafar
4s'

Abb. 3l : Polarisations Michelson-[nterferomter

5.4.2. Filter mit Vielstrahlinterferenz , Fabry-Perot- Interferometer,
Interferenzfi lter

Durch Vielstrahllnterferenzgel lngt es, die Fl lterbandbreite im Vergleich
zum freien Spektralbereich stark zu verringern. Das Filterprofil eines
Fabry-Perot-Interferometers ist die Airy Function ftlr Transmission (siehe

Abb. 13)

t t.
44e.

,lLt
J = i:i' 4. fr"sbr{ lt-")' 4 + s si"'$ (27)

r ist die Reflexlon und t die Transmission der Spiegel, (r+t=l), rf ist
der Phasenunterschled zweier aufeinanderfolgender Strahlen.

t = elf /1) (2ndcosf ). Ithxima treten auf , wenn sinrtl} = fl. Ohne

Absorption ist die Intensität der titaxima gleich der des elnfallenden
Ltchtes, gleichgültig wie gross der Reflexionskoeffizient ist.
5 - 4rl(l-2)' ist der Schärfekoeffizient. Die Breite des Proftls bei

halber Intensität (Halbwertsbreite) ist mit (27) unO ,f als Bruchtell
von.'(z 

n r 4-r
Fr rf 5

( l5)
TT G

II

/
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Die Profilbreite bei 1/10 der Intensität ist 3 mal so breit wie die

Halbwertsbreite. Dlesen breiten FIügel des Profils sind gegenüber

den Polarisations Interferenzfiltern ein Nachteil der FP-Filter.
Absorption ln den Spiegeln reduziert die Intensität der turchlassbanden,

das Linienprofil wird nicht geändert. Im ersten Faktor der Formel (271

wurde (1-r) = t angenomnen, der Faktor ist 1. Bei Absorption ist
(1-r) = t+a, der Faktor wird somit 11/(t+a/t)'a. Die Intensität wird also

durch das VerhäItnis a/t bestinmt. Die heute verwendeten, aus dielektri-
schen Schichten aufgebauten Spiegel haben bei hohem Reflexionsvermögen

sehr geringe Absorption, im Gegensatz zu den früher viel verwendeten

Si lberspiegeln
Die Platten eines FP-Interferometers müssen mit höchster Genauigkeit
(besser als ÄIZOO) in einem bestinmten Abstand parallel montiert sein.
tln eine bestimmte Heilenlänge einstellen zu können, muss der Plattenabstand

ausserdem messbar verändert werden können. Die diversen mechanischen

lrbntierungen sind nur für einen festen Plattenabstand einigermassen stabi I

zu bauen. Durch fleigen des Interferometers lässt sich das Durchlassband

zu niedrigeren blel lenlängen verschieben. Eine bessere lt'lethode ist, durch

Druckänderung den Brechungsindex zwischen den Platten zu ändern. Das

Interferometer r+ird dazu in eine druckfeste Karrner eingebaut. Arts

Gleichung (11) für senkrechten Lichteinfall findet man die für eine Ver-

schiebung um eine Ordnung notwendige Brechungsindexänderungdn

An= i
ld

4

tn
(28)

Luft hat bei 1 Atmosphäre Druck einen Brechungsindex von etwa 1.0003.

Eine Druckänderung von 1 Atm. entspricht also einem An von 3.10-4 und

das Interferometer müsste ein m von>3000 haben um den Gangunterschied

umrl zu ändern.

Um grössere Gangunterschiedsänderungen zu erhalten wird höherer Druck

oder ein Gas mit höherem Brechungsindex (Propan, Freon) oder beides

notwendig.

Mit elektronischen Regelkreisen und geeigneten l€ssmethoden 1ässt sich
der Abstand und die Parallelität der Interferometerplatten mit grösster
Genauigkeit einhalten. Die Bestißnung der gegenseitigen Lage der Platten
erfolgt entweder optisch in Referenzstrahlengängen und geeigneten scharfen
Spektrallinien oder rein elektrisch mit Referenzkondensatoren als Distanz-
sensoren in einer Wechselstrombrücke.
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Piezoelektrische Spannungs-l{eg-Handler dienen zur rpchanischen Fein-

verstellung der Ptatten (2.8. 3ul1000 V). Mit diesen elektronisch
kontrol I ierten Fabry-Perot-Interferometern wird es mögl ich sein, schmal-

bandige Filter zu bauen, vor allem für Spektralbereiche für die es

schwierlg ist, Polarisations-Interferenzfi lter herzustellen (nahes IR

und UV).

Interferenzfi lter sind kompakte Fabry-Perot-Interferometer. Anstel Ie
der "Luftplatte" tritt eine planparallele Platte aus festem lt'laterial mit
dem Brechongslndex n, die beidseitig verspiegelt ist. Interferenzfilter
arbelten in niedrlger 0rdnung, das bedeutet, dass die Distanzschicht sehr
d[inn wird (max. einige u). Die Herstellung dieser dünnen gleichförmigen
Schichten gelingt mlt der rnodernen Hochvakuumtechnlk durch Aufdampfen

entsprechender Substanzen. Im Hochvakuum werden auch die Spiegel entweder

aus lEtall (Silber) oder aus dielektrischen Schichten aufgebracht.
Den Aufbau eines Interferenzfilters zeigt Abb. 32

Abdeckglas, eventuel I Fi lterglas
2. Spiegel

Di stanzsch i cht
1. Spiegel

Gl assubstrat

Abb. 32 : Aufbau ei,nes Interferenzf ilters

l'fetal I interferenzf I lter sind einfacher herzustel len und daher bl I I lger.
Die stärkere Absorption in den I'letallspiegeln reduziert allerdings die
Transmlssion auf etwa 30 - 40 %. Ein Fllter, das in der 2. Ordnung

arbeitet hat im sichtbaren Spektralbereich nur ein Durchlassband,mit
70 bis 100 ß Halbwertsbreite
Bei den ganz dielektrischen Flltern kann F. (Glg 15) bis zu 100 werden.

Ein Schmalbandfilter filr Hx in der 20. Ordnung hätte damtt eine Halb-

wertsbrelte von etwa 3 R. Distanzschichten dleser Dicke liegen an der
Flerstellungsgrenze. Um bel einem Schmalbandfilter die gewünschte Ordnung

auszuflltern, komblniert man es mit eihem Filter niedriger 0rdnung.

\///
\

/7 \i\
/t,

//r
.\\//

///
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tln Filter mit steileren Flanken zu bektvnmen, werden 2 oder mehrere

gleiche Filter kombiniert. Filter nach dem l,loniusprinzip hintereinander-
geschaitet, geben eine Verbesserung des Profils und unterdrücken gleich-

zeitig die llebenordnungen (Abb. 33).

Proftt wie Lya(f itEr rni(gb,itner tlwB + 
^

Abb. 33 : Fabry-Perot-Filter nach dem lloniusprinzip

Ein Filter 450. 0rdnung für H"t (siehe Abb. 18) hat eine Distanzschlcht

von etwa 300 u. Glasptättchen dieser Stärke und mit der notwendigen

Genauigkeit (besser) /tOO) wurden fiir Interferenzfilter hergestellt. Die

l'lerstel lung ist aber äusserst schwierig. Einige Kristal le lassen sich
vorzüglich in dünne Plättchen spalten, Z.B. Gliruner, und eignen sich als
Distanzschichten ftir Interferenzf ilter. Ein stufenlos gespaltenes 6lirrmer-
plättchen wird kaum die richtige Dicke haben um als Filter die gewijnschte

I'lellenlänge durchzulassen. Durch Aufdampfen einer Substanz mit gleichem

Brechungsindex kann es jedoch getrimmt werden. hrrch die Doppelbrechung

des Glinners gibt es zwei Systeme von Durchlassbanden, wovon eines mit
einem Polarisator unterdrückt wird. Filter dieser Bauart sind preiswert

erhäItlich (Oaystar).

Eine l{ellenlängenabstirmung ist bei Interferenzfi ltern nur beschränkt
möglich. Sehr schmalbandige Filter zeigen eine merkliche Temperatur-

abhängigkeit und müssen auf konstanter Temperatur gehalten werden, die
für eine Abstimmung geändert werden kann. furch t'leigen des Filters
verschiebt sich das Durchlassband zu niedrigeren !{ellenlängen proportio-
nai sin"cq'/n', (Glg Zl) ?' = t'bigungswinkel, n Brechungsindex der
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Dlstanzschicht. Der l{eigungsüinkel sollte möglichst nicht grösser als
10o sein. Bel schräger Stellung verbreitert sich der Durchlassbereich,

indem zwei senkrecht zueinander polarisierte Durchlassbereiche entstehen,

die etwas verschiedene l{ellenlänge haben.

5,4. Filter im Sltqllelgqlg

Bel der l*bntage eines Filters an einem Sonnenteieskop sind etnlge Punkte

zu beachten.

l) Das Filter ist so zu montieren, dass es durch die Hitze keinen Schaden

leidet. lnterferenzfilter mit Absorptionsfiltern sind so zu montieren,

dass das letztere nicht der vollen Str:ahlung ausgesetzt ist. Geeignete

bt I t igere Vorf i lter veruenden

2) Filter wlrken wie eine planparallele Platte, und verschieben im konver-
genten Strahlengang den Fokus und verursachen sphärische Aberration.
Bei Fabry-Perot-lnterferometern ist eventuell die Brennpunktverlagerung

der vielfach reflektierten Bündel zu berücksichtigen, obwohl bei grcssem r
ihre Intensität sehr rasch abninunt.

3) Bel der Beobachtung elnes ausgedehnten Objektes, wie die Sonne durch

ein Filter, wird dleses von Strahlen verschledener Neigung durchsetzt.
Je nach Filtertyp ergibt sich für geneigte Strahlen elne mehr oder weniger

grosse Verschiebung des frrchlassbereiches zu kleineren Heltenlängen.

In den folgenden Abb. 33a-f sind die wichtigsten Filtermontierungen mit
ihren Vorzügen und Nachteilen aufgezeichnet.

5.5. hgnetfeldnessung

Von den verschiedenen ttbthoden, lthgnetfelder auf der Sonne zu bestlrmen.

sei hier nur vom Zeeman-Effekt die Rede. Der Zeeman-Effekt ist die
fuifspaltung bestimmter SpektralIinien im tvlagnetfeld. Das Aufspaltungs-
muster hängt von den Linienubergängen im Atom ab, während Abstand und

Polarisation der Komponenten von der Stärke und Richtung des iitagnetfel'
des bestlmmt werden.
Parallel zu den I'hgnetföldlinien beobachtet. ist im einfachsten Fall
die $ektrallinie in 2 Komponenten gespalten, dle entgegengesetzt
zirkular polarisiert stnd (longitudinaler Effekt). Ist die Beobachtungs-

rlchtung jedoch senkrecht zu den I'lagnetfeldlinien, ist die Linle in
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drei linear polarisierte Kornponenten gespalten (Transverser-Effekt).

Bei schräger Beobachtung ist es elne Mischung beider Effekte. Der

Zusarmenhang zwischen der Linienaufspaltung 4),, der lrtellenlänge Ä tR)

und der magnetischen Feldstärke H (Gauß) ist:

A\= C.U*q (2e)

C ist 4.7 . 10-l'3 und der Land6Faktor g kann l.lerte zwischen 0 (keine

Aufspaltung) und 3 annehrnen. Die meisten Linien spalten in ein syrnmatri-

sches System von vielen Komponenten auf. Für die Bestinnung von lttagnet-

feldern eignen sich besonders die einfach Spaltenden (2.B. 5250 ß, F€,

g=3;6302.5 ß, Fe g=2.5, 8468 ß, Fe g=2.5, 10289 ß, Si, g=!). Die einfache
Zeeman Aufspaltung zeigt Abb. 34.

Lon gi{ulinal

kah ).

i-al
fauu

IÄl Ä*Äl
tb 'lc

?oldrßation t

-tBeob. I
I
Y

-..+

-

-----+--..-.+41tTil1t

^

A*AX

o rot 07

t
bei BlicK au{ Nrdyol

Abb. 34 : Einfache Zeeman Aufspaltung

Für die stärksten solaren lulagnetfelder (>2000 G) und gut geeignete

Spektrallinien (Zeeman Triplets) ist die Aufspaltung so gross, dass sie
direkt gemessen werden kann. Der Polarisationszustand der Komponenten

wird mit einem Analysator vor dem Spektrographenspalt bestirrnt. Für die
photographische Fbssung des Longitudinalfeldes in Sonnenflecken besteht
dieser Analysator aus schmalen Streifen vonA./+ Glimmerptättchen und

einem Polarisator (Abb. 35). nieA/+ Plättchen veruandelnzirkulares in

linear polarisiertes Licht. Da die optischen Achsen der aufeinander

folgenden Plättchen senkrecht aufeinander stehen, werden vorn Linear'
Polarisator die beiden Zeeman-Komponenten abwechselnd durchgelassen.

So wird eine Differenzmessung möglich.

fulsrers
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2A " 0,oSA o
rtb zNoA und Fe52do4,

Schrütqng

^/q-_?öttche4 Polarisator Spalt

Abb. 35 : Zur trbssung starker Longitudinalfelder

Für schwache lrlagnetfelder ist die AufspaltungAXviel kleiner als die

Linienbreite und das etwas verbreiterte Linienprofil erscheint polarisiert.

Der Polarisationszustand eines inkohärenten Gemisches von polarisierten
Llcht Iässt sich mit dem Stokes-Vektor beschrelben :

I = Intensität
Q = llorizontal llnear polarisierter Anteil
U = 45o linear polarisierter Anteil
V = Fechtszirkular polarisierter Anteil

Ftir die dazu orthogonalen Polar"isationsformen gilt negatives Vorzeichen.

I liegt im Bereich von I - 0, die übrigen Komponenten lm Bereich von

+1 bls -r. Ferner ist 12 = Qt + tlz + Vz und der Polarisation'sgrad
($ + U2 + V')1l2tl.
Der Polarlsationszustand einer in einem schwachen ].'lagnetfeld entstandenen,

magnetisch empfindlichen Spektrallinie [ässt sich durch den Stokes-Vektor

einfach beschreiben. Ist4). die kleine Aufspaltung, p (Ä) das Linienprofil
und 1 der LIinkel zwischen ltlagnetfeldrichtung und Sehlinie, wobei das

nzimüt (Hinkel in der Ebene senkrecht zur Sehlinie) des lrlagnetfeldes E'
mit der Referenzrichtung der Stokesparameter übereinstimmt, so sind dle
Stokesparameter angenähert :

I
\
I
\
I
\

a\ *

Ä

lil
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I=P(A)
q = -0.25 df,sln'y cl'p/d,r, -, Bz

u = 0 (weil Referenzrichtung in Azimut von B)

v = /l cos I dP/o,t ,+ B

(30 1

Durch l,ilessen von V lässt sich also das longitudinale l''lagnetfeld Bg

und durch l,hssen der Richtung und des Betrages von Q das transverse
Feld 81 bestirmen. }{eil bei schwachen Feldern Q <V (siehe (30) ist
die l'{essung transverserer lvlagnetfelder schwierig.
Die Zeeman-Magnetggraphen sind Polarimeter, die entweder nur V (longitu-
dinal Fhgnetograph) oder Q,U und V messen (Vektor ilagnetograph,stokes-

Polarimeter). Die Stokes-Parameter werden nach entsprechender Eichung

als die ltlagnetfeldkomponenten 86 und Bt interpretiert und daraus das
.-t

Feld B abgeleitet. Diese Eichung ist sehr schwierig und bringt grosse

Unsicherhelten in die tthssung (dp/dÄ ändert sich von Ort zu Ort,dp/dÄ in
den beiden Linienf lügel n verschieden, Hagnetfeldfeinstruktur,usw ) .

Die lEssung der Polarisation geschieht fast irmer mit elektrooptischen
Lichtmodulatoren (E0LM) in Verbindung mit Verzögerungsplatten und

Polarisatoren, die in verschledenster t{eise kombiniert werden können.

Die EOLM nützen die Tatsache, dass verschiedene Kristalle und Flüssigkeiten
(Kerrzelle) bei Anlegen einer hohen elektrischen Spannung doppelbrechend

werden (Abb. 36).

dUrchsrchüge
Elektroden

Lidrt

ADP- kristatl 4+

/icH
4l+-

Nitrobenzol

0

^h,

0

0

lL{,jüh lo

Abb. 36 : Elektrcoptische Lichtmodulatoren (E0LM)

:I
-l

ADp . Amnorrium lihydrogenVhosphat

_^lq
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Ein typlscher lvlagnetograph besürt aus einem Analysator für polarisiertes
Licht vor dem Eintrittssoalt eines Spektrographen und zwei Austritts-
spalten, die in den gegenüberliegenden Flügeln einer magnetisch empfind-

lichen Fraunhoferlinie liegen. Die Sonne wird punktweise abgetastet, so

dass der Eintrittsspalt tatsächlich ein kleines quadratisches Loch ist.

Bei einem longitudinalen I'hgnetographen besteht der Analysator aus einem

EOLM, der sinusförmig mit der FrequenzaJ um t\tq moduliert wird und

einem Polarisator, der gegeniiber dem EOLM um 45D gerJreht ist (Abb. 37a).

Dle l{irkung des fualysators zeigt Abb. 37b. Das zirkular polarisierte
Licht der beiden Komponenten wird in Ilnear polarisiertes Licht venrandelt
und vom Polarisator abwechselnd die tiund da - Kcmponente durchgelassen,

wodurch in den beiden Spalten Intensitätsfluktuationen entstehen. Die

Differenz des zeitlichen Mittelwertes der beiden Signale ist ein lvlass für
die Llnienverschiebung (Dopplereffekt) und kann dazu benützt werden, die
Linle durch }bigen einer planparallelen Platte zu zentrieren (Doppler-

kompensator). Die beiden l,lechselstromsignale haben die Frequenz rpund

slnd gegenphasig, durch Diffe renzbildung werden instrumentelle Polari-
sationen kompensiert und das Nutzsignal, das den Stokes-Parameter V

entspricht, verdoppelt.
Der E0LM nrcduliert aber auch die llnear polarisierten 6--Komponenten des

transversen Zeemaneffektes, u.Zw. mlt der doppelten libdulationsfrequenz
2co. Aus den 2r.;- Signalen, die gleichphasig sind, lässt sich durch

Addition das Q-Signal gewinnen. Zur vollständigen Beschreibung des

magnetischen Feldvektors ? fehlt der Stoke'sche Parameter U. In einem

Vektor-i,lagnetographen wird dieser durch zusätzl lche l'lodulation gewonnen.

Eine lllöglichkeit besteht darin, vor den E0Ll'l in Abb. 37 eine Ä/t1.7 Platte
einzufügen, mit der Orientierung parallel zum Polarisator. Die Signafe AJ(r.r)

EI(ar) und ZJ(Zo) entsprechen den Stokes Parametern V,U und Q. Eine aus-
fiihrliche Beschreibung würde hier zu weit filhren.
Anstelle der punktweisen Abtastung ist mit Dlodenarrays elne zellenweise
Abtastung möglich (wie bel einem Spektroheliographen). Die Eintritts-
blende des Spektrographen wird durch einen Spalt ersetzt und an die Stelle
der beiden Austrittsspalte korrmen die Diodenarrays. Da mit dleser Anordnung

nun grössere @biete der Sonne auf einmal abgetastet werden, kann ein
DopBlerkompensator nicht verwendet werden. lJie aus den einzelnen Signalen
ein Spektrthellogramn, ein Dopplergramm und ein t',lagnetogranm für Longitudi-
nalfeld gewonnen werden kann, zeigt Abb. 38.
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ktr,

d5 trr
(i')r, U)ro
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Abb. 38 : Signale beim Diodenarray l.{agnetographen

l,{agnetograrme lassen sich auch photographisch durch Subtraktion zweier
g lei chze i ti g durch Pol ari sat i onsopti k gewonnener Spektrohe I i ograrme

herstel len.
Schliesslich kann der Spektrograph mtt den beiden Austrittsspalten
durch ein Filter mit entsprechend liegenden und engen Durchlassbanden

ersetzt werden.

Mit t'lagnetographen lassen sich noch longitudinale I'lagnetfelder von

0.1 G messen. l{onnalenreise liegt der tEssbereich zwischen einigen Gauss

und 500-1000 G. Fär grössere Feldstärken wird die Linienaufspaltung zu

gross.
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ANHANG: DAS SONNENOBSERVATORIUM KANZELHÖHE

Das Sonnenobservatorium auf der Kanzelhöhe wurde während des Krieges

von der damaligen Deutschen Luftwaffe ln den Uahren 1941142 erbaut.
Es gehörte dem Fraunhofer Institut für Sonnenphysik an und wurde nach

dem Krieg ein eigenes Institut der Universität Graz, bis es 1979 mit
astronomisohen Institut der Universität Graz zusammengelegt wurde.

In den Jahren 1965/66 wurde das Observatorium baulich erweitert. Die

Abb.39 zeigt das Gebäude mit den beiden Kuppeln und Grundrisse der

einzelnen Gebäude.

An Beobachtungsinstrumenten steht derzeit, nur das Überwachungsinstrument

in Turm 2 zur Verfügung, mit ihm werden aile butinebeobachtungen gemacht.

Eine parallaktische l{ontierung trägt einen Kasten in dem drei Fernrohre

unter'gebracht sind. Die automatische Nachführung geschieht nach dem in
Abb. 4 skizzierten Prinzip mit Photowiderständen in einer !,lechselstrom-

brücke, Automatisiert ist auch die Kuppelsteuerung, so dass das Fernrohr

ohne Bedienung den ganzen Tag der Sonne folgt.
Die Strahlengänge der einzeinen Fernrohre sind in Abb. 40 dargestellt.
Das Phot,osphärenrohr liefert auf einen Projektionsschirm ein 25 cm

Sonnenbild für das Zeichnen der täglichen Sonnenflecken-Protokoll-
blätter. Der im Lauf des Jahres variierende Sonnerrbilddurchmesser

kann mit einem Zoom-Projektionsokular konstant gehalten werden, tiber

einen zusätzlichen Ausgang ist es möglich, mit einer 35 nn Kamera

Ausschnitte aus einem 2? cn Sonnenbild zu photographieren.

Im mittleren Cromosphärenrohr wird durch ein etwas schräg gestelltes
100 ß H<- Interferenzfilter das nicht benötigte Licht in den elektro-
nischen Sucher geworfen, der in o< und "f feinversteilungen'hat.
Hinter dem Zelss H4- Lyotfilter mit einer Halbwertsbreite von 0.7 ß

teilt eln Strahlenteiler das Bündel : der eine TeiI fällt auf die
Chromosphärenkamera mi t e Iektroni sch geregeltem Rotationsverschl uss,

der andere dient wahlweise f[ir visuelle oder TV-Beobachtung der

Chromosphäre. Die TV-Bilder stehen in allen Büro-und Beobachtungsräuren

zur Verftigung. Bei ausreichender Flelligkeit werden in einstellbaren
Zeitabständen automati sch Chromosphärenaufnahmen gemacht.

Der Koronograph ist von Standardbauart. Mit einem gß H.( -Filter können

Protuberanzen beobachtet werden. Koronographenrohr und Photosphärenrohr

haben fernbedienbare Deckel, die nur während der tatsächlichen Beobaclr-

tung geöffnet werden.
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Im Turm I ist eln Vakuumturmteleskop im Bau (Abb.4t). liber einen

Coelostaten mit 40 cm 0 Spiegeln fällt das Licht durch das Eintritts-
fenster in die, das ObJektiv.enthaltende, evakuierbare, oder mit
Helium gefüllte Röhre. Das 13 cm Sonnenbild entsteht in der Spaltebene

des geplanten grossen Spektrographen. Ein Teil des Lichtes vom

Coelostaten wird ausgeblendet und dient der automatischen Nachführung.

Zur Spektrenregistrlerung sollen vor allem Diodenarrays eingesetzt
werden. Das dazu erforderliche mikroprozessorgesteuerte Bildaufnahme-

system ist ebenfalls im Bau und soll im lon line" Betrieb mit dem

Zentral -Rechner arbeiten
Mittels urnlenksplegel kann das Sonnenbild auch zu anderen Geräten

gelenkt werden, Z.B, zum am 0bservatorium entwickelten, elektronisch
kontrol I lerten Fabry-Perot-Interferometer. Mit diesem Interferometer
sol len vor allem Infrarotspektrohel iograrune aufgenornmen werden.

An.den gut ausgebauten PDP1l /23 Tentralrechner ist ein hochauflösender

Digitizer mit Projektionseinrichtung angeschlossen, mit dem photo-

graphlsche Sonnenaufnahmen ausgewertet werden können.

funkelkarmer, optisches Labor, Herkstätte undkleine Bibliothek stnd
vorhanden und notwendlg, um ein entlegenes 0bservatorium betreiben
zu können.

Wiss.Oberrat Dr.Thomas Pettauer
Sonnenobservatorium Kanzelhöhe
der Universität Graz

A-9520 Sattendorf





STERNFREUNDE-SEI{INAR, WIENER PLANETARIUI,I, 1984 / MUCKC

Festvortqag: Die Sonne als Stern

I. Einleitung:

1 In der Re1he der Sternfreundesemlnare wurde dlesmal
das Thema Sonne aufgegrlffen. Die Sonne ist dem

Menschen zunächst aus dem Al1tag bekannt;

I{utter Sonne, Lebensspenderin und Störenfried
Tag und Nacht, Jahreszeiten
Kreislauf des Wassers, Energielieferant
Leben und hlachstum

neuerdings wissen wir auch um die Störungen durch
dle Sonne:

Beelnträchtiqung und Ausfall des Funk-
verkehrs
Magnetische Störtrngen und Polarlichter
Elnfluß auf Leben und Gesundheit

All das ist das große Gebiet der solgE:ggEEgglglggbgl

Pgglglgnggg, das ln wenigstens zwei Vorträgen lm Rahmen

dieses Seminars gebührende Behandlung erfährt.

2. Heute aber möchte ich nicht diese spektakulären Erschei-
nungen der Sonne mlt Ihnen betrachten, Sle werden keinen
FIIm von der faszinierenden äktlvit&it der Sonne sehen,
keine Farbaufnahmen aus den Weltraumflügen zu Gesicht
bekommen, neln: heute muß ich Sie mit einem sehr
trockenen und ntichternen KapiteJ- konfrontieren :pig
§gglg_e]g_I1lgle5!:. Ich hoffe, daß es mir gelingt zu
zelgen, daß diese Fr4ge zwar nicht losgelöst von dem

Festvort rag

qnLäßLieh des eechzigidhrigen Beatehene
des

öSTERREICI] ßC I{EN A{;TRONOMI SCHEN W;REIN S

Einbegleitung dut eh den Vorsitzenden,
Senatarat DipL.Ing. Johann Albreeht.

Festrednex:
IJnitt,-fuof,Dr, Ilermann Haupt, Voretand
des rnstituts fün Astronotnie der Unioen-
sität Graz.



l.Fortsetzung Festvortrag: Die Sonne als Stern

eben umrlssenen Komplex der solar-terrestrischen Be-
ziehungen, aber doch,,als eigenständiges'und wicht,iges
Teilgebiet der Astronomie betrachtet werden muß: Die
Rechtfertigung für unsere Sonnenforschung ist eben einer-
seits <lie Bezlehung zum lr{enschen - die Sonne g!§g5-§,ggg! -
anderselts aber dle Stellung der Sonne und thre Vor-
bildhaftigkeit in der Astronomie, die Sonne a1s def
§!erl-sghlesb§bip'
Die Allgemeinheit ist sich viel zuwenig di-eser Tat-
sache bewußt (Prüfungsfrage: nächster Fixstern?), wir
Astronomen aber wissen clas und sind sehr dankbarr daß

wir einen so nahen Stern haben, denn an thm können wir
eine größere Zahl physikalischer Elgenschaften unmittel-
bar studieren und dlese Erkenntnls auf die Erforschung
der tibrigen Sterne anwenden. Wenn es auch - wie wlr
noch sehen werden - viele vom Sonnentyp abweichende
Sterne gibtr so haben wir hier doch den

Efglggyp_eipC5 sogenannten Uggplgeibenstefges vor uns.

Dadurch, daß wlr physikalische Größen wie
R, M, f, L, T

bei der Sonne genau bestimmen können, lst sie zum Normal-
stern schlechthin geworden und man pflegt bel a1len
Fixsternen diese Größen meistens so anzugeben, daß die
Sonnenwerte aIs Einheiten gelten.

Ich möchte daher in den folgenden Abschnl"tten zuerst diese
fundamentalen Zustandsgrößen der Sonne und die Methoden
ihrer 'tsestimmung belrandeln (II) und so die Sonne a1s
Stern unter Sternen betrachten (III). Dann will ich über
neuere rsuch eigene Untersuchungen der Veränderllchkeit
dieser Zustandsgrößen und ihre fmplikationen für die
Astronomie (und die solar-terrestrischen Bezj-ehungen) be-
richten (IV)r sowle die Analoga von solaren Erscheinungen
auf anderen Sternen aufzeigen (V). Schlleßlich werde ich
die Gründe an,geben, warurn ein großes neues Sonnenteleskop
ausgerechnet von den Europäern gebaut werden solI und
weshalb slch auch österreich diesem Unternehnen anschließen
möchte (VI).



2.Fort,setzung Pestvorttagr Die Sonne aIs Stern

I!. Die_ ZustaqdggrgQeq lqr _Sqnne

Eine Reihe von Größen, wie die eben angeführten Radius,
Masse, Dichter Leuchtkraft und Temperatur, aber auch noch

weltere beschreiben den physikalischen Zustand eines
Sternes bzw. der Sonne. Man nennt sie deshalb ?gglg1gg-
glgqg!. Bevor wir aber zu ihrer Bestimmung schreiten,
müssen wlr dle Entfernung unseres Tagesgestirns ermitteln,
die zwar keine Zustandsgröße im eigentlichen Sinn ist,
deren Kenntnj"s aber e.ine unabdingbare Voraussetzung für
alles wei.tere darstellt.

Wir sprechen also kurz über die So aIlaxe:
Bekanntlich war es schon zu Keplers Zelten mögllch, aus

den genau gemessenen Umlaufszeiten der Planeten die
relativen Abstände zu berechnen. Tatsächlich wlssen wir
he.ute, daß das auf 7 Stellen genau möglich ist, wenn man

den Abstand Erde - Sonne als Einheit nimmt. Aber eben dlesen
Abstand, dle Astronomische Ei-nhei-tr möchten wir in i-hrem

Absolutwert, also in Kilometern angeben können.

Die klassische Methode war lEigggggegEigeb: Mit
der Sonne selbet gehtsnicht: Llnscharfer Rand, HLtze,

Lichtftille, Refraktion, Szintillation
Bei. nahenPlaneten: Merkur, Mars schlecht (

Gut:Planetolden; Eros E = O.15 AE

Emin 'L 1/3 AE)

Die nächstgenaueren Methoden waren §ygggisgbgr Natur. Unter
Verwendung der Gesetze von Kepler und Newton beobachtete man

die Störungen, die von der Sonne auf die anderen Planeten,
vor a1lem auf Kleinptaneten und den lvlond, sowie auf künst-
liehe Satelliten ausgieiibt wurden und berechnete daraus ihren
Abstand ( 3. Keplergeeet,z ) .



3.Fortsetzung Festvortrag! Dle Sohne aIs Stern

Dle neuesten Methoden sl-nd nun moderne p[ggi[e[EgEg
llessungen: Radarechos von .Venus r

SateIliten, usrv. ,
die durch genaue Laufzeltmessungen von Signalen mögllch
geworden sind (Frage; Wo ist dle Reflexionsschichte?)

Filr elnen Aquatorradlus der Erde von 6378,14 km erhalten
wir

1 Astronomische Einhelt
und clle Sonnenparallaxe

= 149597870 km (+ 10 km),

= 8';794148

--- o

(1 AE)

Ito

0

I nE

1. Radlus R, bzw. Durchmesser D

vis.Beobachtung: Merldiankreis, HelLometer O
Problematlk: unscharfer Rand, Hitze

Verschiebung bel- be- :

kannter Brennwelte + D

photographische Auf nahmen :

verschmlerter Rand, aber tgl .Bewegung
schon bei 3s gelichtungszeit merkbar.

photoelektrigches Scannlng:
!{o ist Sonnenrand? Randverdunklung

R
o = 95OI'OO

(+o;,og )

(n,32t) Ln 1 AE

= 696265 km (+ 65 km) r 1O9 Rt

(daher D" = 1 392 5oO km)

$--- e

o



4.Fortsetzung Festvortrag: DLe Sonne aLs Stern

2. Masse M

Schwierige Bestinmung: dynamt.sch mlt 3.Keplergesetz
Störungen auf Moncl

fm besonderen gilt:

K = m.b und

o
o

K = Knaft
b = Beschler:nigung der

Erde auf die Sonne hlnK=G MmT
cl

Hasse der Sonne
I'tasse der Erde
Abstand beider l,[assen
Gravl ta tion skons tante
(6,672r 1o-11 n3kg-1s-2)

!t=
m=
d-
9-

Bel sorgfältlger }4essung erhält man

30M"=11989x10 kg

r 332 946 mg

3. Dlchte e

tu O, 255 eü

4. Leuchtkraft L

= Gesamtenergleoutput
Verwendung der physlkallschen Strahlungsgesetze, dle nur
ftlr ggbge5gg_glEeblg5 (SS) gelten. Ein Körper, der alle I
aussendet und alle I absorblert, erscheint schwarz = SS.

Po=#=1,408 g/cm3



5.Fortsetzung Festvortrag: Dj"e Sonne aIs §tern

Nur für diesen gelten die Gesetze von PLanck, St,ef,an-Boltzmann,
Wlen usw.

Wlr untersuchen nun den Strahlungsstrom von der Sonne mlt
einem Gerät, das aIle tr mißt; Bolometer
und berlicksichtigen die Ahsorption in der Erdatmosphäre.
Konkret erfolgt di-e Messung de:: Totalenergie mit HiIfe des
Pyrheliometers,

vertauschbare geschwärzte
Strelfen ArB abwechselnd
beschattbar

A von der Sonne bestrahlt
B meßbar aufgeheizt bis Thermo-

element gleiche femperatur zeigt.
konstant, I:equem. absolute Einheiten.

Berücksichtigung der. Extinktion

Luftmasse ru sec z

Luftmasse 4

auf Berge gehen

Raketenmessungen

So wird die Solarkonstante S im Abstand von 1 AE

s = 1 ,368 kw pto *2 und daher d"ie Leuchtkraf t L

23L"= 31 853 x 10 kw

oo
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5. Tegpgratur T

9eeels- n Ste lgli f,=oT erf
4

L --Or€IX 5780 K

Wierfsches Verschi gbgtgegesegs:

-oo=5,67x10"
-2 -1 -4Tts m sec K

( Bo I tzmannkons tan t,e )

eff.T. ist diejenige,
welche ein SS bei
gleichem Redius
haben würde.

T 1_^-max

2,898

const

610 lnrn K Im-

max

naxI ( nm)

WIe genau ist Ä_--- angebbar?max

wenn I 458 nm -' TEII 5154 K

482 nm -> T n-z 5975Kerf

ElereE lssEes -g,gEebl srge gcse!e:.

E
(l ,T)

"'"2/lzT 
_11

.5c1n2

E (tr,rl I e5 -c
2 -1
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fII. Sonne als S n unter Sternen

RusseII und Hertzsprung haben in dem nach ihnen benannten
Diagramm zeigen können, daß nicht eILg Kombinatlonen von
ZustandsgrtSßen der Sterne vorkommen können, sondern nur
ganz bestimmte.

Vorausschicken: Farbe 't, Spektrum tu T - Reihe

Absolute Helligkeit H ist diejenige Helllgkeit eines
Sternes, die er in 10 pc Abstand haben wilrde (t pc = 206 265 AE)

HvlS Hphot Hbol = f'

Dle scheinbare Helllgkeit der Sonne ist wegen Lhrer großen
Helligkelt schwer zu messen. Al}gemein gilt:

Spektraltyp charakterlsiert die Oberflächentemperatur,
die Leuchtkraft hängt aber noch von <1er Größe der Ober-
fIäche ab: Riesen und Zwerge
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Das führt hin zu den Fragen der Sternentwj.cklung, die durch
die sogenannte Ivlassen-Leuchtkraft-Beziehung angedeutet sind.

Die Leuchtkraft eines Sternes und die Stufen seines Lebens-
rnreges sind im wesentlj.chen eine Funktion der ursprünglich
vorhandenen Masse,

IV. Veränderungen der Sonne in R und M

1. Schon früh tritt die Frage nach einer eventuellen Ab-
plattung der Sonne bzw. nach Ae{efgqgCg_qes__pgIgb:
gggggls auf: Das lst interessantrweil

a) ja eben gezeigt wurder daß L - f (TrR) ist.
Wenn also Radius undr/oder Temperatur sich ändern, be-
deutet das elnen wesentlichen ELnfluß auf die Leucht-
kraft der Sonne, d.h. auf die Solarkonstante und da-
mit auf die solar-terrest,rischen Beziehungen.

h) Dle Theorie des Sternaufbaues Iäßt ein Größerwerden
erwarten (Sonne wird Riese); neuerdinEs behaupten
aber einige Autoren immer wieder eine Schrumpfung -)

Widerspruch.

c) Wenn aber Schrumpfu[g, dann gravitationel]e Energie-
erzeugung: Es brauchen bej. Kernprozessen wenJ-ger

Neutrlnoa erzeugt werden: Dlskrepanz würde geringer.
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.Voraussetzung zur Klärung dieses Problems sind gggeggggg

Irtressungen:

Bedenkeni 1 " Ausdehnung (geozentrisch) ru 725 km auf der Sonne

E6 sollte also mindestens auf Ol'1 genau gemessen werden-

Was bringt Unsicherhelten?

a) Atmosphäre
Turbulenz exzeugt Seelng
Refraktlon dif ferentiell

(für Graz im Sommer) >o, 6

oi'2

b) Definitlon des Sonnenrandes
Randverdunklung j-st Funktlon der

VtellenIänge <1rO

c) Irradiation
Aus der Augenphyslologlel HeIIes

Objekt erscheint vor dunklem
Hlntergrund größer <1 ,6

!&eßmethoden: Meridiankreisr Helioneter
photographische Aufnahnen wie vorher beschrleben

' photoelektrlsches Scanning (Wlttman, Göttlngen)
Sonnenf i ns te rnisme thode

Dlese letzt.e Methode möchte lch etwas au§ftihrlicher
beschrelben, well sie in jilngster Vergangenheit elnigen
Staub aufgewlrbelt hat.

l{ären Sonne und Mond exakt rund, dann könnte bei den aus
der Hlmmelsnechani.k genau bekannten Dlstanzen linderungen lm
Durchmesser sehr genau erfaßt werden durch Zeltnehmung der
4 Kontakte bel einer Sonnenfi.nsternls.
Sonne und Mond bewegen sLch relativ zueinanCer um

o'.'5 ln 1s d.h. ein Timing auf o?1 -' oi.os.
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Aber leider i.st das nicht so einfach:
Der l4ond ist nlcht perfekt rund: Krater, Gebirge usw.
bis einige tausend !,leter. Well OI1 in ar'r, 19O m, heißt
das, das Profil muß mindestens so genau bekannt, sein.
Cienau wird diese Methode, wenn vom Rand der Finsternis-
zone beobachtet wird, urenn also 2, und 3.Kontakt in
den Polregionen des Mondes gestoppt werden.
Dort ist dann die Librationswirkung am geringsten und
das Profil von den "grazingi occultations" her gut be-
kannt.

Gelingt es also den ltand der Finsterniszone auf der Erde
his auf 1OO m genau zu bestinunenr so folgt dann bei be-
kanntem $iondprofil elne Genaulgkeit des Sonnenradius R

auf Ol'O5.

Wenn auch die Scanning-Technlk grenauer ist (O1'O1) so kann
man nur mit der Finsternismethode lange Zeiträume tlber-
brücken und auch gegenwärtige und zukünftige I'lessungen

mit anderen Techniken vergleichen.

Unsere l'insternisexpedition 1983 nach Indonesien hatte den

Zweck, gremeinsam mit den Kollegen vom U.S.Nava1 Observatorlr
Randzonenbeobachtungen vorzunehmen, um die bei der in
frtiheren Jahren angewandten Finsternismethode angeblich ab-
geleitete Schrumpfung zu verfizj.eren oder zu falsifizieren.

Eddy, Sofia und andere haben nämlj"ch aus Transitbeobachtungen
und aus der Finsternismethode eine Schrurnpfung der Sonne um

etwa O!15 in 50 bzw. 1OO Jahren zu finden geglaubt. Die Aus-
wertungen sind noch nicht abgeschlossen, aber es scheint
uns DUrlr daß eine Schrurnpfung eher unwahrschelnlich ist.

Wenn wir von einer Abplattung der Sonne absehen, die LroLz
rnancher behaupteter positiver Ergebnisse blsher unter der
Meßgenaulgkeit liegt - d.h. die Sonne ist praktisch spirärisch
so bleibt noch zu untersuchen, ob es nicht kurz- oder
langperiodj.sche Schwingungen des Durchmessers glbt, Ietzere
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z.B. ln der Dauer des Fleckenzyklus von etwa 11 Jahren.

Im ZusamrEnhang ml-t der Schrumpfung hat man auch eine
langperiodlsche Anderung lm Gegensinn zur Sonnenflecken-
relativzahl in die tlberlegungen einbezogen, wobei besonders
der 8Ojährige Zyklus eine Rolle spielen soll. Aber die be-
haupteten Änderungen sind in der Größenordnung von dR t O!i1,

d.h. einfach noch immer unterhaLh der derzeitigen Präzlsion
unaerer Messungen.

Zusammengefaßt würden slch folgende Werte ergeben:

-6Zunahme durch Evolutlon
Kontraktion (HeImhoItz )

Zusätzlich aber gegenläufiger Zu-
sammenhang mlt 1 1-jährigem Zyklus
Aus Finsternisbeobachtungen von
1976 bis 1980

+ 3,3 x 10

- o:ioo4
" pro .Ihdt

t, ,l

+ o;'1o + ol'|o5

- oi'2o + o:l1o

Elne slchere nennenswerte }inderung des Radlus ist also
bisher nlcht verbilrgti von dleser Seite sind daher keine
Elnflüsse auf die Leuchtkraft, d.h. auf dle Solarkonstante
und daml-t auf das irdLsche Klima zu erwarten.

!{enn es Einflüsse von der Sonne auf dle Temperatur der Erde
gibtr dann sind sie in folgender !{eise denkbar:
Dle Sonnentätigkelt bewirkt eine Modulation (Verstärkung
bzw. Abschwächung) des Einfalls galaktischer, kosmischer
Strahlung und damit eine Anderung der Durchlässigkeit der
Erdatmosphäre. Eln Zu- oder Abnehnen des Sonnenradius und
damit der Leuchtkraft (lm Sinn dL = + 1t * dTglob = t t?e)
ist daher nlcht zur Erklärung irdischer Klimaichwankungen
nötig.

In den letzten Jahren sind dank Ej.nsatz großer Teleskope
mlt hoher spektraler Auflösung sehr kurzperJ-odlsche
Schwlngungen der Sonne durch Untersuchung des Doppler-
ef fektes entd'eckt worden. Großräumige und schnelle /\b-
tastungen haben ergeben, daß die Sonne Grundschwingungen
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und Oberschwingungen besitzt, die aber keineswegs an

die Schwankungen etwa von Cepheiden heranrelchen und auch
nicht alle in der gleichen Phase auftreten. Die Radlen-
änderung beträgt hier nur lOmrdie Periodendauer iiegt in
der Ordnung von 5m und weniger. Das beobachtete Erscheinungs-
bild erlaubt ln recht komplizi"erter Weise einen Vergleich
mit der Theorle der Eigenschwingungen des Sonnenkörpers
(elner elasttschen KugeI) und der Fortpflanzung und
Ref,lexion von I{eIIen in den einzelnen Sonnenschichten unter-
schiedllcher Tiefe (Sonnen-Seismologie) . Für diese Arbeiten
sind derzeit Geräte mit einer Auflösungi von * =-1 nötig, in
der Zukunft sollen Dopplereffekte mit mindestens clm s-1
gemessen werden können.

2. Nun noch zur Frage der gagggpäldgfg.3g der Sonne, grund-
sätzlich von großer Bedeutung. weil bei entsprechendem
Ausmaß natürlich die Bahnen der Körper d.es Sonnensystems

davon beelnflußt werden können (3.Keplergesetz). Wir werden
aber sofort zei.gen, daß für die Sonne die Massenbilanz un-
erheblich ist.

Wir haben zur Erstellung dieser ryIA§g-etbil*gg folgendes in
Erwägung zu ziehen:

a) Abnahme der Sonne durch Ausstrahlung nach der Beziehung
2.Fi=rnc

b) Abnahme durch Dtateriefluß aus den Koronalöchern (Sonnen-

wind) .

c) Zunahme durch Einsturz von Mikronreteorlten und inter-
planetarem Material in die Sonne.

a) Die vorher erwähnte Leuchtkraft der Sonne

von 3,83 x 1023 kt{ wird erzeugt durch die
Umwandlung von Wasserstoff in Helium" Bei
dieser Verschmelzung tritt ein f.lassenver-
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lust ein; es werden pro Sekunde 4r1
Stilllonen Tonnen zerstrahlt. Das er:
glbt pro Jahr

b) Künstliche Erdsatelliten haben den
Teilchenfluß des aus unserem Zentral-
gestirn ausströrnenden Sonnenwindes ln
der Umgebung der Erde (a1so im Abstand
von 1 AE) gemessen; er beträgt 5x1o16g s-1
Integri-ert ilber eine Kugeloberfläche votn

Radlus 149,6 M111. km und. flber den ZeLE-
raum eines Jahres ergibt das
In Summe gehen der Sonne im Jahr verloren:

130 BlI1. r

44 BiII. r
174 Bilr. r

c) Das Sonnensystem lst aber erfilLlt von
Lnterplanetarer Materle, von Gas und Staub
und geladenen Tellchen aller Art. Besonders
dte Staubteilchen bewegen sich nach dem

Poynting-Robertson-Effekt in Splralbahnen
und stflrzen allruihlich in die Sonne. Das

erglbt nach den neuesten Ansichtenr wobel
man nämIlch gar nicht genau weiß, wieviel
von den teilchen wiecler rrregge-

blasen wird, einen so vernachlä sslgbar
kleinen Bruchteil, daß man ihn vergessen
kann.

Wir sehen also lelcht, daf3 dle MassenblLanz der Sonne

elnen ftir trdische Begriffe zwar hohen Wer'b ergibt, aber
für d.te Sonne selbst nur den winzigen Bruchtell von 1O-13
threr Masse ausmacht. Anders ausgedrückt:
Wenn dlese Massenänderungen auf dte Dauer gleichmtißlg und

ohne sonstige Beeinflussung erfolgten, würde die Sonnen-
masse erst nach 1r5 8111. Jahren aufgebraucht sein.
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FiIr andere Sterne friiher und später Spektraitypen nehnen

allerdings dle sogenailnten"Sternwinde" gigantische Aus-
maße an und können claher in den Spektren entdeckt werden.
Dabei wurden Verlustraten bis zu 10'M, pro Jahr giemessen

(a1so 1C22 t, das ist 1oo nrillionenmal soviel wie auf
der Sonne). Bei den frühen Sternen erfolgÖn diese Aus-
strömungen mit groBer C,eschwindigkeit, nämlich 60O bis

-135Oo km s ', für.die späten Typen nur sehr langsam mlt
10 tris 1OO kn s '. Man karn daher von einer ständiEen Aus-
dehnung der äußeren Sternatmosphären bei dlesen Sternen
sprechen.

V. Stern flecken und -Sternchs.o_lLosphärgn

Da wir eben schon ej-n Analogon einer solaren Erscheinung
(nämlicl"r des Sonnenwindes) auf anderen Sternen (den "Stern-
wind.") erwähnt haben, möchte ich noch zwei ähnliche Dinge
anfüirren.

1. 9leseflesEes
Kein anderer Stern kann so vergröt3ert werden, daß man Einzel-
heiten auf seiner Oberfläche sichtbar machen kann. Die
Möglichkeit Sternflecken zu entdecken, beruht wieder auf
dem Oopplereffekt. Nehroen wir ari,eine Absorptionslinle ent-
steht nur in einem Sternfleck,nicht aber 1n der umgebenden

normalen Photosphäre, dann zeigL sich die durch die Rotation
bedingte lrlanderung des I'Iecks durch systematische Linien-
verschiebung zuerst nach blau, dann nach rot, wobei die
Geschwindigkeit bei Äquatorflecken größer sein wird, als
bei solchen in hohen Breiten. Durch ei-ne mathematische
Analyse lrat kürzlich Steven Vogt \,'on der Lick-Sternwarte
Aussagen über die zahl von solchen F1ecken, ihre Form,

Größe und Temperatur beim Stern HR 1099 machen können.
Merkwürdigerweise weist dieser §tern eine starre Rotation
auf, nicht eine differentielle wie die Sonne.
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2. §teEEsbEgEegEhEEe!

Dle Beiträge der belden Ultraviolett-Satelltten Copernlcus
und IUE (fnternatlonal Ultraviolet Ext'rlorer) haben den

Anfang zur Erforschung von Sternchromosphären in großer
Zahl gemacht. Die Chromosphäre lst die Übergangszone

von der 6000 K hel-ßen Sonnenphotosphäre bis zur Millionen
Grad heißen Korona. Schon frtlher hat man Chromosphären-
lirrlen in elnzelnen Sternen entdeckt raber die Auf fltldung
von Chronosphären ln zahlrelchen Sternen geschah erst durch
die Satelliten. t{ährend nämlich d,ie Chromosphärenstrahlung
für normale Spektrographen völlig durch das Photosphären-
Ilcht tiberdeckt wird, kommt lm extrem kurzwelligen Berelch
kaum eine Photosphärenstrahlung zum Tragen, sondern nur dle
Emisslon der helßeren Chromosphäre. Die bisherigen Studien
haben ergeben, daß es zwei Typen von Sternen glbt, eolchel
die tlber Chromosphäre und Korona Sonnenwindverhäl-tnisse
wie auf der Sonne produzieren; eine andere Art, kilhlere
Uberriesen, verlleren mehr Materl"al wie schon vorher be-
sprochen. Das Studium dieser äußerst sensiblen und fiir
die Sonnen- und Sternphyslk so wichtigen Schichten hat
damit erst rlchtig begonnen.

VI. LEST -'Ein großes Europäisches Sonnenteleskop

Aus unseren blsherlgen Uberlegungen geht folgendes hervor:
Dle Sonnenphyslk splelt eine uneihört wichtlge Ro1le ftir
dle gesamte Astronomle, eben weil die Sonne cler einzige
Stern lst, aufgrund dessen Nähe man Einzelheiten auf thr
wahrnehmen kann, weil weiters thre Zustandsgrößen so genau

bestlmmt werden könnenr daß sl,e der Normalstern .schlechthin
geworden ist. Ieider wird das von vielen Astronoren nicht,
anerkannt und dle FoIge Lst eine weltwelte Unterdotatj-on
der Sonnenforschung (genauer der "stellaren" Sonnenforschungr
nicht der solar-terrestrischen BezLehungen). Es gibt nur
mehr wenige zentren der sonnenforschung und dLese rrngen ums
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Überleben, bzw. um eine ausreichende und zweclcentsprechende
indtrumentelle Ausrüstung. Wir haben gehört, daß abgesehen
von der Absorption bestimmter Spektralbereiche in der Erd-
atmosphäre vor allem eine ruhige Luft (gutes Seeing) herrschen
muß,,das Auflösungen bis unter Ol'1 gestattet. Das wird
erst von Spacelab und dort nur für kurze Zeiträume mögIich
seln.

So hat schon vor Jahren eine Cemeinschaft Europäischer
Sonnenphysiker (JOSO) nach einem guten Beobachtungsort auf
der Erde Ausschau gehalten und den weltbesten Platz
schließlich auf den Canarischen fnseln gefunden. Auf dem

Gipfel eines auf der Inse1 gelegenen Bexges strömt staub-
frej-e Luft vom Atlantik ein und erlaubt, lrenn man noch
dazu eine besondere Teleskopkonstruktlon vornimmtr cine
dauernde Auflösung von A'11, also ganz ähnlich wie im Welt-
raum. Das haben die bisherigen Beobachtungen ergeben.

Und so entstand der PIan zur Errichtung von LEST (Large
European Solar Telescope). Die LEsT-stiftulrg ist vor
wenigen Monaten bei der Schwedischen Akademie der }tissen-
schaften errj-chtet und vor al1em die europäischen Ländern
sind zum Beitrltt aufgefordert, worden. Der Plan ist es,
bts in die 9Oer Jahre ein 2,4m-Spiegelteleskop mit Helium-
füIlung aufzustellen, das allerdings bei S 7OO IvliII. kosten
wird. Ej-ne Skizze dj-eses zukunftsweisenden Projektes ist
beigegeben. Damit würde es dann endlich möglich sein, durch
Iangdauernde erdgebundene Beobachtungen den Fixstern Sonne

wirklich in a1len offenen Einzelheiten zu erforschen.
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Univ.-Prof.Dr.Hermann Haupt, Vorstand des fnstltuts ftir Astronomle der
Universität Graz, Un j.versltätsptatz 5 , A-8010 Graz .
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Gastvortraq : Enscheinungsformen der Solrnenaktivität
und §onnenüberlachung

1. Einleitung

Die Erscheinungsformen der aktiven Soyrne sind derart vielfäItig,
daß hj-er nur die Phäinomene beschrieben verden köruren, cl1e haupt*
sächlich weltveit überwacht werden und in daraus resultieren-
den Datensammlungen ihren festen Platz als Maß und Aus<lruck d.er

Sonnenaktivität haben.
Aber auclt über jedes einz,elne Phlänomen könnte und müJ3te mehr
gesagt werden, a1s es hier der Fa1I sein kann. Die folgenden
Zeilen solIen daher au-f einzelne Phänomene hinweisen und viel-
leicht auch dazu anregen, sich mit dem ej-nen oder anderen Phä-
rlomen näher zu bef assen.

Die Sonnenüberwachung auf der Kanzel-höhe, im weltweiten Beobach-
tungsnetz kooperierende Observatorien und die Sonnenaktivität
betreffende Datensammli.rngen wer.<len am,(ch1uß behandelt.

2. Aktive Re gr.onen

Die Sonnenaktivität zeigt sich in einer Reihe verschi-edener
Phlueomene in Photosphäre, Chromospliäre und Korona. Diese ak-
tiven Phänomene sind: photosphärische Fackelgebiete, Soru2en-

flecken; chromosphärische Fackeln (prages), Flares (Sonnen-

eruptionen) r Filamente (Protuberanzen) I koronale Kondensatiouen;
aIlmählicher und plötzlicher Anstieg der $trahlung im EUV-,

Röntgen- und Radiobereich cles Sonnenspektnrms; Bewegungen und

Auswtirfe von Sonnenplasma und Beschleunigung rascher Elektronen
und Prot,onen.

Diese Phänomene stehen zueinander in enger Verbindung und sind
i-rr begrenzten Regionen auf der Sonne konzentriert. Eine sol,che

Region heißt Aktive Region (ective Beglon, AR), Aktivitäts-
zentrum (Center o-f Activity, CA) oder auch AktivitätsgebJ.et.
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Das F\rndament einer Aktiven Region ist ein im Vergleich zur
ungestörten Umgebung verstärktes Magnetfeld, das die beobach-
teten Phtinomene kontrolliert bzv. sogar produziert. Es können
zt^T gleichen Zeit mehrere Aktivitätszentren vorhanden sein,
die unabhängig voneinander entstelien und verschieden lange leben.
Die Lebensdauer beträgt einige tlochen oder Monate. Die Anzahl
der Aktivitätsgebiete hängt von der Phase im Aktivitätszyklus
ab.

3. Sonnenflecken

In einem Aktivitätsgebiet sind die Sonnenflecken Orte mit sehr
starkem Magnetfeld, vobei die FeldstEirken zvischen 15OO und
4OOO Gauß liegen. Ein voll enturickelter Sonnenfleck besteht aus
einem dunklen Kern, der Umbra, die von einen helleren Penumbra

umgeben ist. Die Penumbra hat eine radiale, faden-förmige Struktur.
Die Helligkeit der Umbra beträgt etwa 1Q%t die der Penumbra etva
8O% den Helligkelt der ungestörten Photosphäre. Hat die Photo-
sphäre eine effektive Ternperatur von 5'785oXr so liegt rl1e ent-
sprechende Temperatur der Umbra bei 4t6Oof, die der Penumbra

bei 55oooK.
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2. Fontsetzung Gastvortrag: Erschelnungsformen der §onnenaktivität.. .

Im allgemeinen treten die F1ecken bipolar angeordnet in Gnrppen

auf (Abb.i). Der vestlich gelegene Fleck wird als p-Fleck (in der
Rotationsrichtrrng vorne liegend, preceding) oder auch als leader-
Fleck bezeichnet, der östlich gelegene Harrptfleck als f-F1eck
(in der Rotationsrichtung foIgend,. follorving) . Die Verbindungs-
linie ztrischen den beiden llauptflecken ist zu den Breitenkrei.sen
leicht geneigt, der p-Fleck liegt also e.tvas näher beim Aqr.rator
a1s der f-F1eck, Mit zunehmendem Lebensalter der Fleckengmppe
wird dieser Neigungswinkel kleiner. Ursache ist die differentielle
Rotation der Sonne (abb.e). Der dem Aguator näiher liegende Fleck
hat eine größere Geschvindigkeit aIs der entfernter liegende. So

kommt es zu einer Divergenz in Länge. Darüber hinaus zeigen die
Sonnenflecken noch echte Eigenbewegungen in heliographischer
Läinge und Breite 1aUu.S)

tr,
(voay)

12

10

oo 30" 60o g goo

Abb.2: DifferentieLle Rotation der Sonne

. Siderische Rotationsryinkel ver-
schiedener Stnrkturen
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3, Fortsetzung Gastvortrag: Erschelnungsformen der Sormenaktivität. . .

Schon bald nach den ersten regelmäßigen Fleckenbeobachtungen hat
man festgestellt, daß die Häufigkeit der Flecken einer zeit-
lichen An<lenrng unterliegt. tim diese \reränderungen qrra:rtitativ
er-Passen zu kön:aen, krat 1E4B Rudolf hlolf die Fleckenrelativzaktl
einge-0i.ihrt. Diese ist definiert durch: R = k*( lgxg+f) . Dabei
ist g die Anzahl de:' Fleckengruppen, f Cle Anzahl al1er sicht-
baren F'lecken. Der Tatsac.kre des Auftretens in Gruppen ist <iurch

clen Faktor 1O Rechnung getragen worden. Ein einzelner, isoliert
auftretender Fleck bekommt -so mehr Gevricht aIs ein Einzelfleck
irunerhalb einer Gruppe. Der l?eduktionsfaktor k berücksichtigt
die bei der Bestimmung rron R unterschiedlichen Beobachtungsbe-
dingrurngen (Seeing, lnstrument, Beobachter) und stellt den Bezug

zur internationaler: Relati.rzahl her (Uis 19BO Zürich, äb 1981

SIDC=Sunspct Index Data Centcr irr Brüssel). Sicher wäre es physi- v
kalisch sinnvoller, a1s l,Iaß für die F-leckenaktivität die von den

Flecken eingeschlossene Fi-äche anzugeben. Die Bestimmung der
Fleckenfläche vemrsacht aber erhebLiche Mehrarbeit. Wie sich
herarrsgestellt hat, sind die Reiativzahlen R und die Flecken-
fIächen A nnit A=16.7*R recht gat korreliert.
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5, Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformen der Sonnenaktivität.. .

Die Beobachtung der Relativzahlen hat ergeben, daß diese sich
periodisch ändern, Da die täglichen Relativzahlen stark streuen
und-elnen durch die Sonnenrotation bedingten 27tägigen Gang

haben, ryerden Monatsmittel gebildet, die eine Periode schon bes-
ser erkennen lassen. Mit der Formel*rs

l* , '/kL ( Z- rcl + rh ( fl*tc * fl*-o))
'4 &-t

wind di.e Kurve dann geglättet. Rk sind die Monatsmittel -für die
Monate k, R* ist dann die endgüItige, geglättete Relativzahl
ftlr den Monat k=n (smoothed relative numbers). Die so erhaltenen
Kurven lassen deutlich Maxima und Minima erkennen (eUU,4r5). Der
Sonnenfleckenzyklus, der von Minimum zu Minimrm gemessen wird,
dauert im Dr.irchschnitt 11.1 Jahre.

Tabelle 1: Charakteristika der Sonnenfleckenkurven

Charakteristlkum
Abstände der Maxima

Absttinde der Minima
Anstiegszeit
Abstiegszeit
Relativzaltl im Maxirm;m

Relativzahl im Minimum

Mittel
1 03e

t tlt
+?s

e?t
108 .2

5,1

von
t?z
g?o

z?g

+?o

ß.7
OrO

- bis
- fi?t
- 1336

o?g

- to?z

-201.3
- 11.2

Es gilt: Der Anstieg vom Minimrm zum Maxirmrm enfolgt um so rascher,
je höher das Maxirmrm dann wj-rd. Der Abstieg vom Maximum zum

nächsten Mininrurm dauer.t Iänger, wenn das Maximum hoch ist. Diese
Beobachtungsergebnisse verd,en zur Vorhersage d.er Fleckentätigkeit
genutzt. Abb.5 zeigt die Zyklen 18 , 19 und 20, Abb.7 den Zyklus 21,
dessen Ende wir -tür 1986 erwarten dürfen. Abb.7 zej.gt auch die
vorhergesagten Fleckenzahlen. Betrachtet man die Fleckenzyklen
in Abb.4, so fallen die verschieden hohen Maxima auf. Es gilt aIs
sicher, daß dem 11jährigen Sonnenfleckenzyklus ein zumindest
8Ojähriger Zyklus überlagert ist. Tabelle 2 gibt die Minima und

Maxima der Sonnenfleckentätigkeit für die Zyk1en 1-21, Tabelle 3

gibt die jährlichen, nicht geglätteten Mittelwerte der Relativ-
zahlen von 19OO bis 1983.
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8. For^tsetzung GastvoL'trag: Erscheinungsformen der Sonnenaktivität...

Minima und Maxima der Sormenfleckenaktivität

ZykIus Min.
17 55.2
17 66 .5
177 5.5
17I4.7
17 gB .3
1810.6
1 823.3
1833.9
1 843. 5

1 8 56.O
1867 .2
1878.9
1 889.6
1go1 .7

1913.6
1923.6
1 933.8
1944.2
1 954.3
1964,7
197 6.5

Rmin

9,4
11 .2

5.2
2.2
5.O
2.5
1.5
5.6
3.4.
7,7
3.4
9,6

12.2

Max.

17 51 .5
1769.7
177 8 ,4
1'l88.1
18O5.2

1816,4
1829.9
1937 .2
i848.1
1860.1
187 0,6
1 88 3.9
1894.1
1go7 .o
1917 .6
1928.4
1937.4
1947.5
1957 .g
1968.9
197 g.g

Rnax
96. 5

115.8
158.5
141 .2

49.2
48.7
71 ,7

146 .g
131 ,6
97.9

140.5
7 4,6
87 .g
64.2

105. 4

78.1
119 ,2
151.8
201 ,3
110.5
164.5

1

2

1

4

5

6

7

I
9

10

11

12

13

14
15

16

17

18

19

20

21

'7.2
9.5
3,2
o,o
o.1
7.3

10. 5

3.2

TabeLle 2:



9. Fortsetzung Gastvortrag: Erschei.nungs"formen der Sonnenaktivität..,

Tabelle 3:

J ä'hr1 iche lvtl t t elwerte der § orurenf 1 eck en-Rel ativzahlen

1 900

1901

1902
1903

1904
1905
1906

1 947

1 908

1909

1910

191 1

1912

191 3

191 4
1915
1916

1917

1918

1919
1920
1921

1922
1923
1 924
1925

1926

1927

9.5
2.7
5.O

24.4
42.O
63.5
53.8
62.O

48. 5
43.9
1 8.6

tr,

.1 .o
1,4
9.6

47 .4
57 .1

103.9
80.6
63.6
37 .6
26.1
14.2

5.8
16 .7

44.3
63.9
69.O

1928

1 929
1 930
1931

1 932

1 933
1934.

1935

1936

1937

1 938

1 939

1940

19 41

1 942
1 943
1944
1945

1946

1947

1948

1 949
1950
1 951

1952
1953

195+
1 955

77.8
64.9
35,7
21 .2
11 .1

1,7
8.7

36,1

7 9.7
111.4
109.6

oa o

67 .8
47 .5
30. 6

15. 3

9.o
33.2
92.6

151 .6
136.3
134.7
B3.g
69.4
31 .5
13.9
4.4

38.O

1955
1957

1958

1959
1 960

1 951

1962
1963
1964
1965

1 966

1 967

1 968

1969

1970

197 1

197 2

197 3

197 4
197 5

197 6

1 977

197I
197 9

1 980

1 981

1 982
1 983

141 ,7
194,2
184.8
1 59.0
112.3

53,9
37 .5
27 .g
10.2
15.1

47 .O

93. B

105.9
1Q5.5
104.5

66.6
68 ,9
38.O
34,5
15.5
12.6
27 ,5
92.5

15i. 4
1 54.6
140.5
115.9
65.6



1O. Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinrrngs.Sormen der Sonnenaktivität.' .

Die SonnenfLecken treten j-n bevorzugten Zonqt auf . Zu Beginn

eines Zyklus findet man sie in hohen Brej.ten um +3Oo , zum End'e

eines Zyklus in nied.eren Breiten um J5o, zvm Zeitpunkt des Maxi-
rums um +150. Zum Zeitpunkt eines Sonnenfleckeruninimums körunen

also sowohl Flecken des neuen Zyklus in hohen Breiten als auch

Flecken des alten ZykLus in niederen Breiten beobachtet verden.
Dieses Verhalten rJer Sonnenflecken ist in Abb,8 dargestellt.
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SonnenfLeckenzonen im Verlauf des Fleckenzyklus

Um der Entvicklung der einzelnen Fleckengruppen Rechnung
tragen, hat rdaldmeier die sogenannte Zürich-Klassifikation ein-
geftihnt. Iil englischen Sprachraum rvird sie auch Brunner-Klassifi-
kation genannt. Die Fleckengruppen verden in neun verschiedene
Klassen eingeteilt. Diese Klasseneinteilung stellt gleichzeitig
ein Enturicklungsschema dar. Eine sich voI1 entvickelnde Flecken-
gnuppe durchläuft dle Klassen A-B-C-D-E-F-€;H-J-A. Dabei erreicht
sie mit der Klasse F ihre maxi-male Entvicklungsphase. Nicht aIle
Gnrppen durchlau.fen alle Klassen. Tabelle 4 stel-lt dieses Klassi-
fikationsschema dar.
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'11, Fortsetzung Gastvortragr Erscheinrrngsforrten der Sonnenaktivität...

Tabelle a

Zürich-Kl as si-f ik at ion

a

b a @"" , iO &..:'"

l'r, gJ.*e E.'.? S:,'"e

5l...3* sio a ,9 O',u8

@ ,-@ 4W @L & 0asB

fr 0 g' 'oa Oo

d ,'..@l € ;f
D { t e,

o' rc' 20' 30'

A: Ein einzelner Fleck oder eine Anhäufung rron Flecken
ohne Penumbra und ohne bipolare Struktur

B: Gmppe von l.-lecken ohne Penumbra in bipolarer Anordnung
C: Bipolare Fleckengruppe, wobei ej-ner der Hauptflecken

eine Penumbra hat
D: Blpolare Gruppe, deren Hauptflecken eine Penumbra besitzen;

mlndestens einer der beiden Haupt-flecken sc}l eine einfache
Struktur haben; Läingenausdehnung im allgemeinen 1Oo

E: Große bipolare Gruppe; die beiden von Penumbrae umgebenen

Hauptflecken zeigen eine komplizierte Struktur; zrrischen
den Hauptflecken zahlreiche kleine Flecken; l,änge ä iOo

F: Sehr große bipolare Gruppe; Länge l 1 50

G: Große bipolare Gnrppe ohne kleinere Fleeken zwischen den
- Hauptflecken; L;inge f 1oo

H: Unipolarer FLeck mit Perrumbra; D,rrchmesser 22?5
J: Unipolarer Fleck mlt Penumbra; Durchmesser < Z?S

A

I

c

D

E

F

G

H

J

I



12. Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformen der Sonnenaktivität. . .

fn den SoLar-Geophysical Data wird heute die Mclntosh-Klassifi-
kation ve:ryendet (taUette 5). Sie beschreibt eine Fleckengruppe
durch die modifizierte Zürich-Klasse, den T1p der Penumbra des
größten Fleckes in der Gnrppe und die Verteilung der Einzel-
flecken zwischen den Hauptflecken. Unipolare Gruppen sind ent-
veder ein einzeLner Fleck oder eine Anhäufirng von Flecken, urobei
die größte Entfernung zwischen zwei Flecken 30 nicht i,iberschreiten
soLl; Bei einem H-Fleck wird diese Distanz von <ler äußeren Be-
grenzung der Penumbra zum weitestent-0ernten Fleck gemessen. Eine
bipolare Gruppe ist'grob Ost-tlest ausgerichtet und hat eine Aus-
dehnung von über 30. Enthä1t die blpolare Gnrppe einen Fleck vom

Tlp H, dann mtißte <iie Ausdehnung 50 überschreiten. Ist eine große

Penumbra größer a1s 50 uncl asymmetrisch, dann handelt es sich
fast sicher urn eine kompakte D-, E- oder F-Grmppe. Die Zürich-
Klasse G wird durch eine o^8f ene E- oder F-Gnrppe ersetzt, J durch

Iub.rr" 6 bringt dle Mt.ltilson-Klassifikation, auch Magmetische
Klassifikation genannt. Sind arrs Magnetfeldmessungen die Polari-
täten der einzelnen Fl-ecken bekanntr so lassen sich die Flecken-
gruppen durch die griechischen Buchstabeyt oc, fr , f , f, in Klassen
einteilen, die eine Aussage über die magnetische Konfiguration
und damit auch üben zu errrartetrde Aktivitäten ergeben.

MagnetfeLdrnessungen in bipolaren Gruppen haben ergeben, daß in
einem Zyklrrs der p-Fleck einer Gruppe nördlich des itquators eine
andere Polarität hat al-s der p-F1eck ej-ner Gruppe südIich des

Agrrators. Ist die Anordnung im Norden N-Sr so ist sie im Stiden
S-N. Mit Beginn des neuen Zyklus kehrt sich das um: wir haben
S-N im Nor.<len, N-S im Süden. Das heißt, daß etrva aIle 22 Jakve
die magnetischen Verhältnisse gleich sind. Der magnetische Zyklus
(uate-zyttus) dauert also zvei 11jährige Fleckenzyklen (Rbb.9).
lm 21. Zyklus hat der p-Fleck auf der nördlichen Hemisphäre der
Sonne N-Po1arität, der p-FIeck im Süden S-Polarität.

Abb.10:

-

Bisher grrößte
beobachtete
Sonnenfleckengruppe
6.4.1947
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1 3. Fortsetzung Gastvortragt Ltr:scheinungsformen der Sonnenaktivität. . .

Tabell-e 5z

Mclntosh-Klas s if ik at ion

Typ der Penumbra:
keine Penrrmbra

rudimentäre, nicht vo1lständig geschlossene Penumbra
symmetrisch, fast kreisförmig, Ilurchmesser < Z?5

asymmetrisch oder komplex, Durchmesser <2?5
groß srr,rnmetrisch, > Z? >

groß asymmetrisch, > Z?:
erteilung der Flecken:

x: Einzelfleck
o: offen, keine Einzel-P1ecken zwischen den Hauptflecken
i: mittei, ei.nige Fiecken zwischen den Haupt.flecken
c: kompakt, viele Flecken dazvj-schen
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1 4. Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformerr der Sonnenaktivität.''

Tabel-Le 6:
Mt . tlil son-Kl-a ss if ikat ion

p- urrd f-Fleck gleichvertig

p-Fleck dominiert

f-F1eck dominiert

einige Flecken entsprechen
mit ihrer Polarität nicht der
fr -Charakteristik

Polarität w1e p-Fleck im Zyklus

Polarität wie f-F1eck lm Zyklus

konrplett vermi.schte Polaritäten
Flecken ent gegengesetzter
Polarität innerhalb von 20

oder in «lerselben PenumbraWEST EASI
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1 5. Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformen der Sc;nnenalctivität. . .

4, F'ackel biete

Im weißen Licht können in der Näthe des Sonnenrandes die photo-,
sphärischen Fackeln beobachtet werdeir. Diese ausgedehnten hel1en
Gebiete, d.ie aus zahlreichen. Fackelgranulen bestehen, liegen um

die Sonnenfleckengrr"rppen hefllm. Gegen die Mitte <1er Sonnenscheibe
zu sind sie wegen ihres gerlngen Kontrastes nicht z,\) selieri. Mit
den photosphärisehen Fackelgebieten stimmen bis ins Detail Regio-
nen erhöhter Emissicn in cier Chromo-si:häre überein. Diese chrolno-
sphäi-rischen Fackeln, meist Plages genannt, urerden vor allem in
Hr ( ! A563 8) und in der lr- und K-Linie von carr (X'l SgS: , 3967 8l
beobachtet. Besonders auffäIlig sind die Plages in CaII-K.

Mit Ausnahme der polareyr lrackeln, die ein bis zwei Jahre vor dem

Fleckenminimum au.ftreten urid wahrscheinlich mit den polareR
Koronastrahlen assoziiert sind, sind die Fackelgebiete -fast im:ner
irgendwann in ihrem Leben mit Sonnenflecken versehen. Dabei sind
die Plages langlebiger als die Flecken, Sie sind schon vor dem

Erscheinen der ersten kleinen Flecken sichtbar und noch lange
nach der Auflösr-rng der Fleekengrilrppe zu sehen (aUU.11).

@
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Abb. i 1 : Fackelgebiet während 1 O Sorlenrctationen
Sonnenflecken in den Rctationen 1, 2 und 3
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16. Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungs.Formen der §onnenakti.vität,..

5. Flares SonnenerLr ri

Die FLare-Erscheinung ist ein sehr komplexes Phäinomen mit
folganden E igenscha.ften :

(1) rasche zeitliche Entvicklung
(a) Auftreten in einem begrenzten Gebiet
(3) Emission elektromagnetischer Strahlung
(+) Que1le hochenergetischer TeiLchen
( 5) Ausstoß von Materie mit hohen Geschrrrindigkeiten
(6) Ursache filr §toßveIlen.

Die Emission von Strahlung reicht im extremen Fa1I von O.O2 I
bis zu Wel1en1ängen im Radiobereich des Spektrums.. Die verschie-
denen Arten der Strahlung stammen aus verlschiedenen Schichten der
Sonnenatmosphäre. Ma.n spricht daher auch oft vom H* -Flare, Rönt-
genflare (x-ftare), Radio-flare etc. Abb.'12 zeigt die F1are-Emis-
sion bei versehied.enen tileIlenIängen, Abb.13 das l,inienprofil von
Hot , vie es sich beim Flare-Ereignis darstellt.
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17 . Fortsetzung Gastvortrag: Erschelnungsformen der Sonnenaktivität

Die optische Fiare-Erscheinung wird üblicherweise in Ha , aber
atrch in Calt-tirK beobachte.t, in seltenen Fä11en ist ein Flare
zuch im veißen Licht ür sehen. Ein Flare ist das pIötzliche Auf-
leuchten eines Teiles einer bereits existierenden P1age. Den

raschen Intensitätsanstieg foJ-gt ein langsarner Abstieg in der
Dauer von luti:ruten bis zt;' Stunden. Die Mehrheit der Flares ereig-
net sich in jungen oder vo1I entwickelten Aktiven Regionen.
Große FLares treten vor a1Iem in Gebieten mit großen Sonnen-
flecken, mlt komplexer Magnetfeld-Kon-tiguration und mit hohen
Magnetfelrigradienten anf . Eine Anzahl von FIares ereignet sich
aber auch in alten, fleckenlosen Regionen oder zwischen zwei
Aktiven Regionen,

Größere Enrptionen haben oft ej.ne Vorstufe. In dieser Vorstufe
kommt es entrueder zum Aufleuchten einiger Punkte oder zum p1ötz-
lichen Verschvinden eines Filamentes. Die Hauptphase der Enrption
ist die Flashphase. Helle Punkte oder Fäden leuchten auf, ihre
Helligkeit nimrnt rasch zu, die erhellte Fläche dehnt sich aus.
Nach kurzer Zeit (Minuten) ist das Maximrm der Helligkeit er*
reicht, In dieser Hauptphase kommt es zum Ablauf bzrv. Ei-:esetzen
der verschiedenen Begleiterscheinungen. Das Abklingen der Eruption
geht dann erheblich langsamer von sich. Die Flare-Fläche kann
sich noch etwas ausdehnen, während die Helligkeit abnimmt. Am Ende

hat das Gebiet wieder seine friihere Helligkeit.

Größe, Helligkeit und Lebensdauer der Flares variieren ziem-
lich stark, ZtTT einf achen Charakterisierung umrde eine zveipara-
met:rige Klassifikation geschaffen, die in ihrer heutigen Form

seit dem 1.1 .1966 giIt. Grundlage fitr die Einordnung in die.eüflf
lmportance-Stu-Een ist die kouigierte Flare-fläche zum Zeitpunkt
der maximaLen Intensität, auch venn die F1äche nachher noch vei-
terurachsen so1Ite. Die komigierte Fläche (freti.ographische qra-
dratgrad) wird aus der beobachteten Fläche (fO-6 der Soruren-
scheibe) auf folgende Weise berechnet:

FLkor, = FLb"ob / (97*cos o)

Hierbei ist D die heliographische llinkeldi.stanz des Flares zutn

Scheibenzentrun. Tabelle 7 zeigt die Beziehung zlrischen Impor-
tance und Flare-Fläche. Ist die lfinkeldistanz größer aIs 650,

vird keine korrigierte Fläche bestiilumt. Die Klassifizienrng er-
folgt dann mittels der in Tabelle 8 gegebenen Grenzett. tlährend



18, Fortsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformen der Sonnenaktivität. ..

das vor 1966 gü1tlge alte Importance-system die Intensität der
Flare-Erscheinung kaum berücksichtigte, verderr im neuen System
durch das Nachstellen der Buchstaben f (faint, schwach), n (nonmal)

und b (Urlgtrt, he1l) Eraiitartive Helligkeitsschützungen ge-
tro.Ffen, di-e allerdings eine gevisse Beobachtungser-Fahrung ver-
Iangen.

TabeIle ti Flare-Klassifikation

Importance
alt neu

1- S

11
22
33
3', 4

I 2.O

2,1- 5.1
5.2-1 2 . 4

12 . 5-24.7
7 24.7

Beoba.chtete
Fl.äche

t 200
2OO- 5OO

500-1 200

1 200-2400
> z40O

Koruigierte
F1äche

Dauer
Cär

4m

{- qs^

,o"- go*
eom-t 55m

olg - tTz
korrigierte Fläche 1n Quadratgnact
beobachtete Fläche in 10-6 cler Schelbe
für die Mitte der Sonnenscheibe gilt:
10-6 der Hemisphär.e = 2*10-6 der,.scheibe = 0.0206 Quadratgrad =
3*106 kn2

TabelLe 8: Gnenzen der Import ance-K1as sen

Do rmp, s/1 rnrp. 1/z rmp . z/ I
o 200 5oo 1 2OO

1/cos D - Gesetz
65 90 280 600
70 75 240 500
80 50 1 80 350
90 45 170 300

beobachtete F1ächen in 10-6 der Scheibe

Mit Beginn cies Jahres fl969 rvurde zusätzIlch zur optischen Flare-
Krassifikation ein KLassifikatlonsschema einge-Flihrt, das in-
zurischen auf vier KLassen enyeitert unrrde. Die Einordnung in
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die vier Klassen B, C, M rrnd X er-to1gt nackr denn i,laxlmal-0luß der
Röntgenstrahlung im tsereich 1-8 8.. Birre der Klassenbezej-chnung

nachgestellte Zif-fer .ron 1 bis 9 fungiert al-s Mr.iltiplikator.

Tabelle 9t Röntgenklassifikation

Klasse

Auskunft über die tägliche Flare-Aktivität gibt der täg;liche
Flare-Index. Er ist definiert durch:

r.r= (o.lo/r) *2(oo)'
T ist die e.ffektive Beobachtungszeit in l'linuten, AO sind die
individuel,len Flare-Flächen, nicirt koz,rigiert. Daher bekommen

große Flares nahe der Scheibenmitte ein großes Gevicht.

Je nach Art ihres Au-ftretens bzw. der dabel becbachteten Begleit-
erscheinrrngen gibt es yerschiedene T'ypen von Flares, die }rier
kurz aufgezäh1t verden soIlen.
E}3gs_Fl3lge_9%€igg9_Elgrc: Flare im chromcsphärlschen Fackel-

gebieti fä1It mit bereits exi-stierender Fackel zusammen

Randflare 4Limb Flare : lassen die Höhenausdehnung über 10 km

der Flares erkeitnen; Flare-Or.t auch in der Nähe des Randes

auf der Sückseite der Sonnel Unterschied zu aktiven Protu-
beranzen in Entwicklung und Bewe$rng - Protuberanz zeigt
großräLlmige Bevegu.ngen, wäJrrend Fiare bis au-f E>pansion stationär

Tvo-Ribbon Flare 2 lfi/o-Strand Flage: Aufleuchten zweier neben-
ej-nander liegender Strej--0en oder tsänder; oft auch mit dem

Verschvinden eines Filamentes verbr,rndenl Flare dann au-t bei-
den Selten der magnetischen Inversionslinie (ehemaliger Ont
des Fllamentes); i'Iare Loops verbinden oft beide Flare-Teile

gg[o1gg9g§_Eklg§: Flares treten in Aktiven Regionen wiederholt
an derselben Stelle au-f ; dabei sind dann Struktur und Ent-
wicklung der einzelnen Flares fast gleich

Weißlicltt-Flare, tJhite-Light F lare: selten ; vährerid der Flashphase

B

M

x

ntfatt m -
6 < 1o-5

1o-5 ! 4 .10-5
1O-5 L + <1o-4-

4 >=1g-4

-2 -1erlt cirr sec
-3q 11U-

1o-3 I + ,ta-Z
10-2 tr Q 40-1

d Ir o-1

sind für wenige Minuten die hellsten Teile eines Flares im
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weißen Licht in Form einzelner hell-er Ftrrrkte o<ler kleiner
Flächen sichtbani in ocler in der Nähe der Penumbra komplexer'

Flecken

Elglg_Kellglsr_Eg!_ggg9g: in Hx besonders hel1e Punlcte in einer
Flare-Region; manchmal entwi-ckeln -sich daraus !{eißIicht-
Flares in der Nähe der magnetischen Inversionsl.inie

Eile§g!=assggie!99-Ekr9l-Ev9gs-Il3r9e-ILE*!-Itlrg: das zv'-

sammen mit SonnenFlecken in einer, Aktiven Region il) sehende

Filament löst sich auf, es kommt zv einem Tvo-Ribbon Flare;
auch das Verschvinden eines nrhenden Filamentes ( sudden

disappearance, disparition bnrsqr*e) Iöst oft ein F'lare aus;
ftlhrt meist zu besonders großen Flares

Particle Flare, I!'nergetic F1are: sehr selten der Cosmic Ray F'laret
fithrt zu einem GLE (ground leve1 effect), nur 20 Flares von
1942 bis 1972; schon etruas häu.Figer Efgplglflgt-, r"ufen den
PCA-Effekt (notar Cap Absorption) hervor; Electrgn Flare ohne

entdeckbare Protonen.

Mit
(r)

(2)

(s)
(+)

(5)

Flares verbundene Phäinomerre auf der Sonne s:"nd:
Aktivierung von Filamenten
(a) Aktivierung vor dem eigerrtlichen F1are, etliche 1O Minuten

vor dem Flare-Beginn, Flare enturickelt slch entlang des
Filament-Ortes

(b) Filameirte in der Nähe von Flares werden währerrd <ler Flash-
oder auch maxj-nralen Phase aktiviert, ü.U. auch zerstört

(c) entferntere Filamente zeigen Bewegrungen ("!/inkingt')
durch vom Flare generierte lrlellen (Moreton Wave)

Materieauswürfe währencl der Flash- oder maximalen Phase
(a) surges
(b) sprays
(c) rasche Rusvtirfe mit mehr als 1OO0 km/sec von eigent-

lichem Flare-MateniaL
Post-Flare Loops um das Maximrm herum
Ände:rungen der Intensität koronaler Stmk'Euren, Aufsteigen
oder Zerstörtrng von Koronabögen
Moreton ltave, Flare BLast, Flare t{ave
im zusammenhang mit großen Flares, beobactrtät ars hel1e
un{oder dunkle Front, die sich in der chromosphäre mit
bis zu looo km/sec vom Frare-ort vegbevegt, vorbeiziehende
koronale DrtrckvelLe.
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6. Fila:nente (Protuber anzen')

Au-F Hoc -Aufnalmen erschelnert die Filarnente als dunkle, schmale

Blinder mit beachtlicher Läri.ge zuf der Sonnenscheibe, Am Sonnen-
rand sehen wir sie als heLle Protu.beranzen in der irureren Korona
(aUU.14). Der Formenreichtum der Protuberan'zen ist sehr groß, 

,

sodaß es viele Klassi-fikationsversuche gibt, die au-F Gestalt,
Bewegungen und Entwicklung einer Protu"beranz basi€T€I1. Grund-
sätzlich kön-nen zwei Grupp en unterschieden verden: stationäre
(n hende) und aktive Protuberanzen.

t,

I
\I \E U

A.bb.14r lrlanderung eines lrilamentes titrer die Sonnenscheibe

Die stationäiren Protuberanzen (filamente) kommen innerhalb der
Aktiven Regionen vor, wo sie die 'rneutraletf Irinie zlischen den

beiden magnetischen Polaritäten markieren. tleiters liegen sie
zwischen zwei benachbarten Aktiven Regionel'r und an der polseitigen
Grenze einer sich auflösen,Len Aktirren Region. Außerdem gibt es

noch die polar.en Protuberanzen in hohen solaren Breiten. Typische
Dimensionen sj-ndi Länge=3*105 kfl, Breite=104 kn, Höhe=5*104 km.

Die e-0fektive Temperatur liegt bei lOOOooK, die Magnet-fe1d-
stärke um 1O Gauß. Die Lebens<iauer kann rnehrere Monate betragen.
Zeitra.fferfilme zeigen, daß die Protuberanzenmaterie sj-ch lang-
sam zur Chromosphäre hinunEerbevegt, durch irgeneinen Prozell
(Koirdensation und A'bktihlung aus der umliegenden heißen Korona?)
jedoch wieder ersetzt vird. Ma:rchmal vird eine ruhende Protuberanz
aktiviert (eruptive oder au-fsteigende Protuberanz), steigt auf
und verschvindet voIlständig (dlsparition brusque). Nach einigen
Tagen steht an dieser Ste11e in alter Form eine lleue Protuberanz.
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Den aktiven Protuberanzen gemeinsam sind rasche Bewegungen mit
Geschryindigkeiterr zwischen 50 unci lOoO km/sec und eine kurze
r,ebensdauer von 10 Minuten bis zu einigen Stunden, Die Magnet-
feldstärken liegen hi.er um 1O0 Gaull. Die Mehrheit der aktiven
Protuberanzen kommt in Zusammenhang mit Flares vor. ggrygg er-
scheinen am Sonnenr"ancl a1s lange, gerade oder leicht gekrtirunte

Säu1en, die mit etwa 1OO km/sec Höhen bis zu tO5 knr erreichen.
Sie behalten dabei die Verbindung zur Chromosphäre und fa1len
schließIich in. sich zusarmen, Auf der Scheibe erscheinen sie
meist dunkel (in Absorption). §plgys haben eine unregelmäßige
und klumpige Struktur. Sie werden mit Geschwindigkeiten von über
5OO kn/sec einige to5 tm hochgeschleudert, wobei die Spray-Materie
nicht mehr zur" Sonnenober-Fläche zur'ückkehrt. Abb.1 5 zeigt die
zeitliche Entwicklung eiries Sprays uncl eines Surges. Flare-Loops
entvickeln -sich aus einem Flare. An der Spitze des Loop-Systems
zeigen sich dichte hel1e Knoten (kondensierte Kor.onamate:lie) ,

wobej- Materj-e zu beiden Sei-ten des Loops mit etrya 5O-1OO km/sec
in die Chromosphlire abfließt . Ein soLches Loop-System emeicht
Höhen von 105 km und lebt 1änger a1s 10 Stunden (eUU.te)

Abb.1 6:

-

I-,OopS
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Ruhende Filamente (protuberanzen), <lie sich außerhalb Aktiver
Regionen befinden, haben ejne große Ausdelrrrung j.n Breite, Durch

die differentielle Rotation werden sie im Laufe ihres Lebens

irnmer mehr paralle1 zum Aq"rator ausgerichtet.

Die Hauptzonen der Protuberanzen liegen etwa 1Oo polwärts der
FLeckenzonen. Im Laufe des Fleckenzl'kIus wandern sie para11eI
zur Fleckenzone äquratorwärts, Ein Jahr vor dem Fleckenminirmrm
erlischt die Hauptzone.

Zrvischen t40o Breite und d.en entsprechqrden'Polen gibt es die
Polarzonen der Protuberanzen. Die dort beobachteten Filamente
liegen .fast paralIel .zvm Aquator. Die Polarzone erscheint etrya

zwei Jahre vor dem FLeckenminirmrm in 5Oo greite und verschwin<iet
}:ruz nach dem Fleckenmaximum in Polnähe.

Die Protuberanzen der Hauptzone zeigen <lie 11jährige Peniode,
ihr Maximurn fä1lt mit dem des Fleckenmaxirnrms zusammen. Dagegen

ist der Zusammenhang der polaren Zone mit dem Fleckenzyklus nur
Iose, Das Maximum tritt hier etrrra zvei Jahre vor dem Flecken-
maxirmrn ein,
Abb.17: Das Venhal.ten der Protuberarl?.en im 11jährigen Zyklus
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7 . Koronale Kondensationen

In der Sonnenkorona über Aktivitätsgebieten sind Temperatur
und Elektronendichte höher a1s in der ruhigen Korona, Die
lntensität der aktiven ureißen Korona (fontinuum) entspricht
einem Anstieg der Elektronendichte um den Faktor 3-5 (davon
kommt der Name ItKondensationf'). Die koronale Kondensation be-
steht aus Bögen und Strahlen. fn alten Aktiven Regionen findet
man im Zentrum der Kondensation eine Protuberarlr,, über deren
Spitze sich die Bögen ausbi:eiten. Dabei verden Höhen bis ?,tt

4,+105 km erreicht. Der Sonnenwind streckt die Bögen schließlich
zrt langen Koronastrahlen, die mehr a1s zehn Sonnerrad.ien hinaus-
reichen.

Die Koronakondensationen sind auch die Quetlen verstärkter
Emissionen irn sichtbaren Spektralbereieh, im EW-, Röntgen-
und Ra<liobereich.

Im sichtbaren Spektralbereich sind clie rote Koronalinie (reX,
)ey4 8) , die grüne Linie (rextv, X::os 8) und die gerbe Linie
(caxv, X>Agq R) , in denen die ruhige Korona nur unter besonders
gtinstigen Bedingiungen beobachtet werden kann. fn der aktiven
Koz'ona ist die grtine Linie bis zu 1OOmaI heller. Die hier be-
obachteten Koronabögen und -strahlen spiegeln das koronale
Magnetfeld urider. Dieses scheint extrem stabil z,u sein, da

Bewegungen in Koronastnrktur.en recht selten sind. Andenrngen in
Koronastr:ukturen bestehen rror al1em in Intensitätsändenrvrgen.

Die koronalen EW-Linien (ugx /^ez> R, Fexv )za+ ?, Fexvr ,Xs:i R)

sind in der aktiven Korona beträchtlich verstärkt. Sie sind auch
vor der Sonnenscheibe zu sehen und zeigen EW-P1ages, die sich
mit den chr"omosphärischen Plages decken.

Die weiche Röntgenstrahlung ist unterhalb von 25 R in der
aktiven Korona um den Faktor 1O-1OO verstärkt. Das Intensitäts-
maxirmm liegt dabei im Bereich 1-8 8. Die Emissj.onsgebiete im
Röntgenbereich, die ebenfalls vor der Sonnenscheibe zu sehen sind,
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fa11en mit den Facke3.gebie'Een in der Chromosphäire zusammen. Aller-
dings gibt es auch bogenförmige Strtrkturen, die sich zrvischen

zvei Aktivitätsgebieten erstrecken, vofi.lr es in Hcc kein ent-
sprechendes phtinomen gibt. Diese Bögen belegen möglichenveise,
daß verschiedene Aktivitätsgebiete über die Korona magnetisch
verbunden sind.

8. Solare Radioernission

Der ständig vorhavrdenen Radiostrahlung der.nrhigen Sonne ist
eine vieLfä1tige Störstrahlung i,iberlagert. Entsprechend der
Art dieser Störstnahlung lassen sich drei Komponenten unter-
scheiden: eine langsarn variable Komponente (§,=§gUpgggglg),

Rauschsttirme (ggfgg-lgrslg) und Strahlungsausbrüche (oUllgrgls) .

Im Bereich | =1 .5 cm bj.s 1 m ryird die langggg yryigllg_§ryglgglg
registriert, am stärksten et!/a zvischen 10 und 20 cm. Der beob-
achtete Strahlungsfluß i.st sehr eng mit der Sonnenfleckenhäufig-
keit korreliert (aUU.1B). Dah.er nennt nan diese Komponente auch
Fleckenkomponente oder S (Spot) -Komponente. Übticherveise ryird
<lie S-Komponente Uei I =1O.7 cm (aeOO MHz) gemessen. Diese Radio-
emission ist annfictr urie die Fackelgebiete liinger vorhanden aIs
die zugeordneten'F1ecken und stammt aus den über Aktivitätsge-
bieten liegend.en koronalen Konclensationen, von vo auch die ver-
stärkten Emissionen im EUV- und Röntgenbereich starunen, Radio-
hellograrune zeigen die Radiofackeln, deren Positionen mit denen
der Plages tlbereinstimmen.
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Rauschstürme treten bei tlel1en1ängen ilber 1 m auf . Ifr einem
schmalen Frequenzbereich werden über einige §tunden oder auch

Tage viele einzelne Strahfungsstöße (bunsts) beobachtet. Die
einzelnen bursts dauern dabei nur wenige Sekunden, urobei oft
das lOofache der normalen Strahlung erreicht wird. Die einzelnen
bursts erschej-nen dabei einer sich lamgsam veräindernden Emission
aufgesetzt. Zu den Fleckenzahlen besteht nur eine lose Korre-
lation.

Die gglgltgggggr"rsplüglg, auch Radiobursts, sind das stärkste
Phänomen oer gestörten Radiostrahlung der Sorure. Sie treten
meist im Zusammenhang mit Flares au-0. Bei einem großen Ausbruch
steigt der Strahlungsfluß im ganz.en F-adio-tenster p}ötzlich steil
an, jedocli bei verschiedenen We1len1ängen mit unterschiedlicher
Stärke und teiLweise mit zeittichen Verzögerungen. Da die Korona
fitr die RadiostrahJ-ung vie ein Filter wirkt, kommt es z-tt einer
Verschiebung zu niedrigeren Prequenzen. Aus der Driftzeit Iäßt
sich auf die Aufstiegsgesckivindigkeit der Strahlungguelle schließen.
Abb.19 stellt den ZusammenhanE zwischen der Freqraenz des Strah-
lungsausbruches r.rnd der Zeit seines Ar"lftretens graphisch dar.
Die einzelnen typen verden so beschrieben:
Mikrovellenbursts: im cm- und dm-Bereich; Intensitätsspitzen

au-f flachen An- unrl Abstiegen; verschiedene Formen; melst
mit optiSchem undrlo<ler Röntgen-Flare verbunden

Typ I ( storm burst) : irn m-I{e1len1än genbereich; Hauptelement der
Rauschstürme; manche davon von Flares initiiert; allgemein
wohl eher mit dem Aktivitätsgebiet an sich assoziiert

gp_g_k1gy:gfi€t Egf*I: im m-\,7el1enberelch; mit etura 25%

d.er größeren Flares verbundeni Auftreten ca.10 Minuten nach
der Flash-Phase; Dauer etva 1O Minuten; dabei Drift zu niedri-
geren Freguenzen rnit O.25 tfitz/sec; diesem Drift entspricht
ej.ne Geschwindigkeit von bis zl^ lOOO tcmrlsee der aufsteigenden
Strahlungsquelle; Anstieg cles Strahlungs-ELusses au-0 das ß2-
bis tO5fache; in 50% der FäLle zryeite Emission bei doppel-
tem X ; quelIe: Stoßrire1le, die zur Zeit cler Flash-Phase äus-
ge1öst ururrde

m_HI_Gg3t-Ofi€llgggil: m-Bereichi Dauer nur sekunden;
praktisch gleichzeltig mit Hd, -Emission; Drift von 2O Wtz/sec3
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entspricht einer Aufstiegsgeschvindigkeit von O,1 bis O'5

der Lichtgeschurindigkeit; Qu-e11e: clurch rasche Elektronen
produzierte Plasmavellen

E?_fY: mit Flares assoziiert; Datter bis zu einer Stunde; größere

bursts umfassen nacheinander das Radiospektrum vom cm-Bereich
(wy) tiber den dm-Bereich (fVam) bis zum m-Bereich (tVmn,

IvmB); IVmA-QuelIe bewegt sich mit eiligen 1oO kr/sec bis
zu 1OOO km/sec auswärts; mit eruptiven Protuberanzen äs-
soziiert; IV6B dauert bis zu mehreren Stunden und kann in
einen Typ I - Rauschsturm übergehen

IlpJ: Dauen 1-3 Minuten; folgt manchmal einon T1p III - burst
nach.

9, Solar-Temestrlsche Beziehungen

Unter den SoLar-Terrestrischen Beziehungen versteht man die
Auswirkungen der Sonne auf unsere Erde, die ihren Unsprung
in der Aktivität der Sonne haben.

Zunächst fallen einmal tdirkungen der Sonne auf die Erde auf,
die sich statlstisch erfassen lassen. Sie zeigen die lljlihrige
Aktivitätsperiode und die durch die Sonnenrotation henvorge-
nrfene Scheinperiode von 27 Tagen. Es sind dies die erdmagne-
tische Unnrher.die Nordlichter und der Ionisationsgrad der lono-
sPhäire.

Magnetische Observatorien übervachen das erdrnagnetische FeId. Die
dabei geuronnenen Magnetogramme zeigen, daß die Intensität des
Erdmagnetfeldes verschiedene FLuktuationen aufiyeist, Uffi diese zu

beschreiben, vtrrden geomagnetische Indizes eingeführt. Den meist-
verbrei.tete Index ist der glggetale-In§el fO, der aus dem drei-
stttndigen Index K einer bestimmten Anzahl von Observatorien.ab-
geleitet ryird. K hat lterte zwischen O ( fast keine Störung) und
9 (sehr stanke Stönrngen). Drrch Hinzufügen der drei Synbole
tr-ror+rr entsteht eine 2Sstufige halblogarithmische SkaLa von Oo

bis 9o. Die Darstellung des drelsti.irndigen Ko erfolgt unter Ver-
v

vendung bestimmter, notenschriftähnlicher Symbole im Bartelsl
musical diagram (eUU.20). Dj-e 27 Tage-Reihen verden nach Bartels-
Rotationen gezEthlt, denen eine Sonnenrotation von genau 27 Tagen
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zugrundeliegt. Rotatj"on Nr.'1 hat am 8.Feb.1832 begorurenr ä1r1

7 .I ü1.198 4 Rotation Nr. 2A56,

(fn der Sonnenphysik ist dj.e Zählung nach Carrington-Rotationen
übIich. Rotation }trr. t hat am 9.Nov.1853 begor:nen, Rotati.on
Nr. 1744 un 1984 Jan. 8.73. Die sp,rodische Rotation der Sonne

Ä
beträgt 27:27fi.)
Der tägliche t'Iert IfO ist d.ie Summe über acht dreisttindige KO-

Indizes eines Tages. Ein lienearer Index ist up, der tferte zwischen
O und 4OO annimmt und aus dem KO-Index abgeleitet urird. Op ist
der zugeordnete tägliche Index,

Der Ionisationsgrad der F-Schicht der lono-sphäre bestimmt die
Grenzfrequenz. irn Runo.funkverkehr. Die Grenzfrequenz ist bei serrk-
rechter Abst:'ahlung jene größ'Ee Radiofreguenz, die gerade noch
reflektiert wird. Höhere FreErenzen (kürzere trrellenlängen) als
diese Grenzfrequenz werden nicht rnehr re-El-ektiert. Messungen
der Grenz-freq;enz haben. ergeben, daß sich diese parallel mit
dem Fleckenzyklus ändert. In Zelten großer Fleckentätigkeit kann
mit höheren Freguenzen gearbeitet verden als um das Fleckenmini-
mum he:rum. In der Praxis tre.f-fen die Rundfunkurellen nicht senk-
recht sondern. i-n einem nefir oder minder flachen tJinkel auf die
Reflexionsschicht. Je -tlacher eine Welle au-ftri-fft, desto höher
ist die Frequenz, cli.e gerade noch reflektiert vird. §o1che Fre-
qL;,enzen kör:nen dann auch oberhaLb der kritischen Fregr,lenz (erenz-
.0::equenz) riegen. Di-e höchste Freqrrenz, die zu einer bestimmten
Zeit über eine bestimmte Distanz. von einem fixen Ort aus ftir den
Funkverkehr'benutzt werden kann, ist die MUF (maximat usable
fregr.rency) . Sie kanvl berechnet werden, wenn kritische Freqr.renz,
Höhe der reflektierenden Schicht und Läturge der zu iiberbrückenden
Entfernung bekannt sind. Frequenzen in der Nähe der MUF sind im
Zielgebiet mit größtnrögf icher Fe1dstärke zv e.mpfangen. Funk-
velIen unterhalb der LUF (towest usable -sneq,rency) werd.en hin-
gegen au-fl ihrem \rJeg durch die D- und E-schicht so stark ge-
schwächt, daß am Empfangsort keln be-0riedigeirdes Signat mehr

ankommt. Abb.2'l gibt eine bildhafte Darstellung des Aufbades
der Erdatmosphätne.
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Auffä1}1ger sind die Solar-Terrestrischen Beziehungen aIs Folge-
erscheinungen der F1ares. Glej-chzeitige llirkungen (im vergleich
zum Flare-Beginn) gehen von der Emission elektromagnetischer
Strahlung aus (t'rier besonders der EI.IV-, Röntgen- und Gannrnastr.ah-

lung), zei-tlich verzögert dabei zu beobachtende lJirkungen von
der emittierten solaren kosmischen Strahlung (Lau.fzeit etwa eine
Stunde) und der Partikelstrahlung (Laufzeiten 20 bis 40 Stunden).
Nicht aIle Flares haben alle diese Ausvirkungen,

Die p1ötzlichen Störungen der Ionosphäre (sudden lonospheric
<listurbances, SID) haben ihre Ursache i-n der durckr die Flare-
Erscheinung verstärkter.Röntgenstrahlung unterhalb von 1O 8.
Diese erhöht in der Ionosphäre die Ionisation der D-Schicht.
Die Rundfunkwellen, die auf ihrem YIeg zum Empfäinger die D-Schicht
mindestens zveimal passieren mügsen, werden in cier nunmehr I'dickerft

gewordenen D-Schicht bis zu.m Totalausfall abgeschwächt. Das ist
der Mögel-Dellinger-Effekt oder auckr SlfF ( short-wave .fade out) ,

vobei ein pIötzlich einsetzendes SSTIF (sudden short-vave fade out)
und ej-n a1lmählich einsetzendes GSTJF ( gradual short-wave -f ade out)
unterschieden wird. Racliowellen niedriger und sehr niedriger
Frequenz werden durch die erhöhte Ionisation der D-Schicht
ebenfalls beeinflußtr €s kommt zu einer Verstärkung der Lang-
vrellenausbrei.tung und zu plötzlichen Phasenanomalien (Sfe,
sudden phase anomalies). Radiowellen bei 27 kHz, die durch
entfernte Gewitter in der Atmosphäre erzeugt werden, werden
ebenfalls verstärkt (SBA, sudden enhancements of atmospherics).

Der Sfe (Sotar flare effect) rrrird ebenfalls durch Stönrngen der
Ionosphäre hervorgerufen und zeigt sich in Magnetogrammen a1s

htikchenförmige (magnetic crochet) Verstärlcung der normalen
Variation des Erdmagnetfeld.es (»auer 1O Minuten bis zwei Stunden).

Die erhöhte solare kosmische Strahlung, die selten als Folge
großetr Flares auftritt (Protonenflares), verursacht in 5O-9O km

Höhe in der lonosphäre über den Polargebieten der Erde eine Ver-
stärkung der Ionisation. Die zeitliche Verzögerung beträgt eine
bis einige Stunden. Der Effekt wird PCA (polar cap absorption)
genannt. Er erreic]:t sej.n Maximum 1-2 Tage nach seinern Beginn
und kann um die 10 Tage andauern. Der PCA-Effekt besteht in
einem Totalausfall der Kurzv*rellenausbreitung tiber die Pole hin-
veg und in einer Absorption des geraCe in Polargebieten beobacht-
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baren kosmischen Radiorauschens.

Partikelstrahlung von der Sonne, j.n Form einer Plasnawolke,
virkt sich in der Ionosphäre in Form von ionosphärischen Stürmen
aus. Diese haben zur Fo1ge, daß die F-Schicht in ihrem Re-
flexionsvermögen stark beeinträchtigt wird. Dies karur einige
Tage andauern. Magrnetisclte Stürme begiruren mit einem SSC

(storm sudden commencement), auch SC, und äußert sich im
plötzlichen Anstieg der Horizontalkomponente H der erdmagme-

tischen Feldintensität. Der E.Pfekt tritt fast gleichzeiti.g auf
der ganzen Erde au-F. Bald rlaruf beglnnt de:c, eigentllche Sturm,
die H-Komponente zeigt einert starken Abfa11. Der Sturm karrn
einige Stunden, aber auch Tage dalrern. Die Polarlichter (Aurorae)
und die Polarlichtsttirme schl,ießIich treten meist eng verknüpft
mit den magnetischen Sttlrmen und lonospkrärenstönrngen auf . Ihre
Maxima liegen in z3o-Zonen um die geomagnetischen Pole, sie
treten abe:l auch in niedereren Breiten auf.
s};f!: Folge\yirktrngen von Flares
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'lO. Sonnenübervachun q

Das Sonnenobservatorium Kanzelhöhe über.wacht Photosphäne und

Chromosphäre der Sonne. l{enn das Wetter es zuläßt, werden täg-
lich <iie Sonnenflecken gez eichnet, wobei das proj izierte Son-
nenbild einen Durchmesser von 25O mrn hat. Das Auszäh1en der
Flecken liefert dann nach Anvenüung <ies Iteduktiorrsfaktors k

die reduzierte, beobachtete Relativz,ah1 R. Diese Zahient 21f,-

sarnmen mit der Anzahl der Fleckengz'uppen und der Anzahl aller
einzelnen F1ecken, ryerden am l-etzterr Tag eines jeden Monats per
Telex an das Sunspot Index Data Center ( srOC) in Brüssel über-
mittelt. Vor. dort bekommen wir dann arn 10. des Folgemonats etwa
die provisorischen Relativzahlen Fi.ir den Vormonat. Diese Zahlen
sind das Resultat der Beobachtungen ',/on j-vn Durchschnitt 30

Stationen. Zur Erstellung Cer cle-finitj.ven itelativzahlen R-r <iie

später publiziert werden und nr-rr geringfügig .ron den provisori-
schen 'rrlerten abweichen, werden die Beobachtungen von über die
ganze itelt verteilteistationen herangezogen. Eine nicht unbe-
dingt vo11ständige Liste sei I:,ier gegeben:

Cooperattng Observatorles for Sunspot Felatlve-NumberE :Abastumanl t
Ankara , Athene(Nat .Obs . ) ,Athens (Eug. PIan. ) , Atttkle (Nat.Obs. Greece),
Beyazit rBruxelles-Uccle rBucarest rBuckten(Srrlltzerland) rCamplnaa
(Caprlc, Obe.8razll) , Camplnae , Eatanla , Chung-l1 (Telecom.Taltuan) r
Cochabamba(Bollvla) , Crlrnmltchau (Eest-Germ. ) ,01nant (Belg1um) t
Oover(U.H.) rHuencayo rHelrlan rlnzernhagen(Ljest-Germ.) rJeddah,handllll rl{anzelhoehe rHauagushl-Saltanra rl{lev r}llalovodsk lLeval-
Trahegnles(BelglumllLocarno rMadrld rHanlla rH1e-ken(0.A.A.Japan),
Nogales(0rlon-Mexlco) r0ostende(BeIglum) rPotsdam rRamboulllet(France),
Roma ,Ronse-Renalx(Belgtum) ,Roquetas-Tortosa ,Ruclolstadt(Eaet-Germ.) r
San PU.gugt ,santlago ,Seo Franclsco dE 0llvelra(Brazl1) ,Skalnat6-Pleso,
Sonneberg(East-Eerm.),Suua-Clty rTalpet(Observatory),Talpet(LJeather-
Bureau) rTokyo-Mltaka rTokyo(Nat.Sclence I'luseum) rUreua-Saltema,
Valparalso rVlvy(Belglum) o

In der Chromosphüre wird in Hoc die Flare-Tätigkeit überuracht.
Ein Filmmagazin mit 30 m Kodalith-Pan-Fi-1m ist am Überurachungs-
instrument montiert, das automatisch der Sonne nachgefülirt wird.
A1Ie vier Minuten v,rird eine Aufnahme gemacht, bei bedeckter Sonne
ist der Auslösemechani-smus gesperrt. Zwischendurch, etwa jede
Stunde, zumindest aber einmal am Tag, wird durch manuelle Ver-
stellung der Belichtungszeit eine llberbellchtete Aufnahme ge-
macht, die dann die RandphZinomene (frotuberanzen) erkennen

Iäßt. Bei jeder Aufnahme werden Datum und Uhrzeit mitaufbelichtet.



36. Portsetzung Gastvortrag: Erscheinungsformen der Sonnenalctivität. . .

Die etva 84O Bilder eines solcfien Films verden dann auf Flares
durchmustert. Beginn, Maximum und Ende, Importance und helio-
graplrische Position der li'lare-Erscheinung werden spätestens im

dritten Monat nach dem Beobachtungsmonat an die drei l{el-tdaten-
zentren für Solar-Terrestrische Physik geschickt: Boulder, USA;

Meudon, Frarrkreich; Moskau, USSR. Diese Daten werden rlann in
Solar-Geophysical Data, Comprehensive Iteports publiziert.
Observatorien, die mit ihren Beobachtungen zu den Flare-Daten
ihren Beitrag leisten, sind:
Abastumani (ussn), Athen (criechenrand), Bukarest (Rumlinien),
Catania (ttatien), Curgoora (Australien), Budapest (ungarn),
Haute Provence (rrankreich), Holloman (USA), Istanbul (ftirfei),
Kandilli (ttirtei.) , zelhöhe ös errei , Kharkov (ussn),
Kiew (ussn), Learmonth (Australien), lvov (ussn), Manila (pnir:"p-
pinen), Mitaka (Japan), Monte Mario (ttarien), Palehua (nawaii),
Peking (Cfrina), Purple Mt. (cyrina), Ramey (Fuerto Rico),
Taschkent (uSSn) , Voroshilov (usSn) , \rlendelstein (gn») ,
Yunnan (china).

Es gibt noch zahlreiche Stationen, die Sorurenkorona, Radio-
emission der Sonne, das Magnetfeld der Sonne und die Solar-
Terrestrischen Ausvirkungen von Flares beobachten. Eine Au-0-

zählung all dieser Institute und Observatorien vtirde hier zt)

veit filhreni Ervähnt sei nur noch, daß die 28OO MlIz - Radio-
beobachtungen vom Algonqr.rin Radio Observatory in Ottarya ( f anada)
stammen,

Abb.23 zeigt die Anzahl der Photosphärentage (fage mit Flecken-
zeichnung) in Prozenten des Jahres vorr 1947 bis 198O und. die
jährliche Sonnenscheindauen in % der möglichen ftir die KanzeLhöhe.

Abb.24 zej-gt die monatliche Sorurenscheindar.rer in % der möglichen
(lgsg-lg8o) und. die Photosphärentage pro MonaL (lgsa-lg8o) für
das Sonnenobservatorium Kanzelhöhe.
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1 1 . Sonnenaktivltät - Datensamrnlungen

( t ) gglar--ggselygige}-Pele
NOAA/ESSA, Eoulder, Colorado, LTSA

seit 1945 durch verschiedene Institutionen und mit wechselndem

Inhalt i 1955 Titel I'Solar-Geophysical Datarl

ab Juli 1969 zwei Tej-Ie:
Proqrpt Reports (l-Z Monate alte Daten + late data)
Coqiplehenslye !.eports (A-l Monate alte Daten + late data)
durch das l,laximum vorr 1979 große t/erzögerung bei den Comprehensive
Reports
Iirhalt:
Aktive Regionerr (optiscJre Beobachtungen, l?öntgen- und cm-Helio-
gramme, Magrretogralrurre, Flares), Radiobursts, ionosphärische
unci geomagnetlsche Störungen etc.
( z ) gglssgusye-le4sys-(gglar-o-clel

Academy of Scj-ence, Leningrad, USSR

seit 1 956 mit 6monatiger Verzögerung
Inha1t:
tägliche Karten der Sonne mit Magnetfeldstärken der Sonnen-

-91-ecken, Plages und Filamsrte; Tabelle <ier Sonnen.fleckengruppen,
Flares, Materieausvür.fe, Raoiointensitäten und Radiobursts
( l) ugstElv-gBl}elin ss-g9lsr-E!93esese

Photographic l.ournal of the $un
Osservatorio di Roma

seit 1958 (tg>S-19642 circolare Fenomeni solari)
Fleckenclaten (Position, F1äche, Magnet.feldstärken)
Photographic Journal (Uoc -niider und CaII-K-Bilder) mit
1O.1 2 .1978 eingestellt
( +) gser lsl}y-ry IlE I is- gt 

-ge L"" - L.!:(t- --- ßB-§,eL
IAU-Eidgenössische Sternwarte Zürich 1917 -1 978

I.f\lJ-Tokio Astron. Obs. ab 1979

1917-1938: Bulletin -for Cliaracter Figures of Solar Phenomena

1B Monate Verzögerung, jetzt 1änger
ReLat:Lvzahlen, Flecken-e1ächen, synoptische Magnetfeldkarten,
Flare-Liste, Korona--Intensitäten, Radiobursts, Radio-Aktivitäts-
karte
seit 1979 komnren fünf Teile lose und durcheirrander herein:
Sonnenflecken - Magnet-te}der - FLares - Korona - Radioemissionen
( :) EsliegrepgisJere,-gt-lEs-EEg!9§üe§
Eidgenössische Sternvarte Zürich
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(Heriographic Maps Forts.)
1897 - 1979
syrroptische Karten der Alcti''ren Regionen (fleckengruppen und

photosphänische Fackeln), Plecken-Entvicklungstabellen
(6) Photohel iographic Resu1ts
Royal Greenvich Observatory
1874 - 1976 \

Iängste urrd voll.ständigste Serie von Fleckendaten
Positionen und F1ächen von Sonnenfleckengritppen und ihrer
Hauptflecken
soII in Zukunft Debrecen (Ungarn) i,lbernehmen, noch nichts erschienen
(t ) gerlse-#eplissse-ge }e-sErege*E§re-eeleirc

et catalogue des filaments et centres dractivitä
Observatoire de Panis-Meudon
seit 1919

slmoptische Karten der Fil,amente und Fackelgebiete
( I ) PJ gI i[i1 11y_B gpgl!_g]L[o-r ec a s t _9§_9.9 ]el=9eo ghy g1g gl_lege
Boulder, USA

erscheint wöchentlich
vorläufige Berichte tlber die Sorurenaktivität (Sonnenflecken-
gruppen, F1ares .. r )
(g) g=sigsggßs
FernrnelrCetechnisches Zentralamt Darmstadt, BRD

verschiedene Daten der Sonnenaktirrität
zum gmoßen Teil in verschlüssel-ter Form
erscheint tägIich

Dr. Alfred Schro1l, Sonnenobservatorium Kanzelhöhe,
9520 Sattendorf
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Referat: Die Skylab-Mission

1. Aufbau und Ausmaße

ovrs

I{DA
CSI,l

MDA:

ATM:

CSM:

Länge 35,79 n / Masse 82 237 kg /
Umlaufszeit 93min / Umlaufshöhe
435 km / Start 1973 05 14 / el-
sturz 1979 07 1 1.

U
OVTS:

IU:

AIvl:

Orbital Workshop mit Aufent-
haltsraum, experlmentellen
Einrichtungen, Vorräten.
fnstrument Unit mit Steuerung
der Trägerrakete und Aus-
klappvorrichtung Fernrohr .

Airlock Module, Luftschleuse
für Ausstieg in den Weltraum
mlt Klimaregelungs- und Daten-
übertragungssystem.

Al!

Multiple Docking Adapter. ZweL Anlagestellen für Andockmanöver,
KontrollpuIt der Teleskopmontierung.
ApoIlo Telescope l"lount. Die Teleskopmontierung besteht aus einem
oktogonalen Rahmen, der 4 Solarzellenflächen und I Geräte zur
Sonnenbeobachtung in einem zylindrischen Kanister trägt:
2 Röntgenstrahlungsmesser mit Flare-Detektor / Uv-spektrograph
(Sonnenspektrum) / UV-Spektrohellometer (Messungen in monochro-
matischem Llcht) / Bxtrem-UV-Spektroheliograph (Aufnahmen der
ganzen Sonnenscheibe, überlappende eilder) / Koronograph ftir
den visuellen Bereich / '2 H-Alpha-Teleskope.- Zusammen erfassen
dlese Geräte den Bereich von 0,2 bis 700 nm.

Command Service l{odule. Das Apollo-Raumfahrzeug beförderte je-
weils 3 Astronauten zvr Station

Insgesamt beobachteten 3 dreiköpfige Mannschaften auf Skylab Erde
und Sonne. Die Station stürzte 19'19 vorzeitig über tustralien ab.

2. Ergebnisse

2a. Beobachtungen der "ruhigen" Sonne:
Es wurden Ausdehnung und Zusammensetzung der gesamten Sonnenatmo-
sphäre erforscht.,' die wechselnden Höhen der Sonnenflecke, der Granu-
lation und der magnetischen hlirbel in der Korona konnten erstmals er-
fa8t werden.
Außerdem konnte erstmalig die Zone, ln der die kühlere Chromosphäre

auf die heiße Korona trifft (transition zone) gesehen und photo-
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graphiert werden, sle ändert sich ständig.
Bei UV-und Röntgenbeobachtungen fancl man die koronalen Löcher, aus
denen ständig der Sonnenwind in den Weltraum strömt. Die ständigen
Skytab-Beobachtungen der Koronalöcher und der Erdatmosphäre zeigten
klar, daB die Koronalöcher Ursache vieler Störungen sind.
UV-Beobachtungen zeigten eine neue St-ruktur in der Chromosphäre, die
nur in den Polarregionen der Sonne zv finden ist: Die Makrospiculen,
die eine Lebensdauer von rund 45min und Temperaturen bis 50 0OO K

haben. Sle steigen bis zu 40 000 km über dle Sonnenobfläche.
Dle stationären Protuberanzen zeigten im UV eine weitaus größere Aus-
dehnung als im visuellen Bereich. Im Inneren sind sie kühler, außen
von heißen Schlchten umgeben.

Itl UV-Sonnenspektrum wurden 65 Emissionslinien, die in der Transition
Zone ihren Ursprung haben, identifiziert. Die beiden Röntgenstrahlungs-
messer lieferten etwa 60 000 Bilder, die zeigen, daß die Korona aus- v
schlleßIlch aus magnetj-schen Wirbeln besteht. Die Anderungen der Ko-
rona-Form wurden lokalen Magnetfeldern zugeschrieben.

2b. Beobachtungen der "aktlven" Sonne:
Von Skylab aus konnten Eruptionen (aktive Protuberanzen, Flares) im
UV- und Röntgenllcht beobachtet werden. Die Elnwirkung der Protuberan-
zen auf dle Korona sowie die Beobachtung der aktlven Gebiete, deren
Entstehung aus t{irbeln und ihre magnetische Struktur, Iieferte viele
neue Erkenntnisse.
Weitere Erforschung der F1ares, i.hrer Ent,stehung aus klej.nen, hoch-
energetischen !{irbeln, thre hohen Temperaturen
Nur im UV- und Röntgenlicht sichtbare "Bright Points" errlriesen sj.ch
als Grun«l fitr die Unterbrechung des Magnetf lusses: Klei-ne', punkt,för-
mige Röntgenguellen, di-e sich genau so wle die Sonnenflecken verän-
dern, aber während der Fleckenminima häufiger ale während der Flecken-
maxlma sind. Sie scheinen so das magnetische.GLeichgewicht der Sonne

aufrecht zu erhal-ten.
Vlele Flares wurden im Detall beobachtet. Dle UV-Spektren der F1ares
zelgten, daß dort Tämperaturen bis z1J 20 . 106 K herrschten.
Schließlich wurde klar, daß vlele Koronastörungen durch F1ares und

'Protuberanzen ausgelöst werden. Bei Eruptionen werden große Stilcke
der äußeren Korona abgestoßen (bis z\ 1200 km/s), welche die Erd-
atmosphäre stark beeinflussen

Literatur: L.Be1ew, E.Stuhl-lnger: skylab, a Guidebook. NASA Ep-107.
J.Eddy, a U"* Sun, Solär Results from Skylab. NASA SP-402.

Angellka Ivinger, Marlahilfer Gürte1 10/13, A-1060 I{len
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Referat: PositionsbestS.mmung auf der Sonne

lr.leobachtung

Die Beobachtung und Vermessung von Strukturen auf der Sonne geschieht
nicht direkt, sondern in Projektion. Die Photographie bringt trotz
ungleich größeren Aufwandes kaum bessere Resultate.
ZLeL der Beobachtung sind die Koordinaten, z.B. eines Sonnenflecks,
mit Bezug auf die Mitt.e der Sonnenschelbe
Es stehen zwei lilethoden zu WahI: Projektion mit oder ohne Nachführung.

1 .1 . Dlrekte l,larkierung
Man projiziert die Sonne so .in einen Kreis, daß sie ihn völlig aus-
füIlt. Bei ausgeschalteter Nachführung markiert man die beiden
Schntttpunkte des Kreises mit clem Sonnenbild. Die Verbindungsgerade
der bej-den Punkte gibt die NS-Orientierung des Sonnenbildes. Bei ein-
geschalteter Nachführung wird das Sonnenbild zentriert, die Flecken
werden mit Bleistift markiert. Die Koordinaten können leicht mit
einem Geodreieck gemessen werden.

1 .2. Durchgangsmethode
Als Projektionsunterlage dienen vier Llnien, die sich unter 45"
schneiden. Die Linien bezeichnen dle Himmelsrichtungen N, NO Nl{.
Die Ohl-Linie wird zur Bewegungsrichtung des Sonnenbildes ausgerich-
tet. Nun wird der hl-Punkt des Sonnenbildes auf die OW-Achse gesetzt.
Gestoppt wird die Zeitpanne ts zwischen dem üurchgang des W-Randes der
Sonne und dem des Flecks durch die NS-Achse. Dann bringt man den S-
Punkt des Sonnenrandes auf die OW-Achse. Gestoppt wird die Zeitspanne
t5 zwlschen dem Durehgang des Flecks durch die NO-SW-Achse und die
NS-Achse. fn gleicher ArL können auch to und tr., gemessen werden.

Konstanten: SD Wl,nkelhalbmesser, 6 Deklination der Sonne

Hilfsgrößen: P = (SD/15) . cos 6, Sonnenradius im Zeitmaß
Koordinaten: x - t\^, R = R - to

Y=ts-R=R-tn
2.Qqr_echnu4g

Aus den Polarkoordinaten r, tp (in die gegebenenfalls rechtwinkellge
Koordinaten zu verwandeln sind) eines Flecks auf der Sonnenscheibe
wlrd selne Lage im heliographlschen Koordlnatensystem LrB ermittelt.
Nötlge Konstanten: Lo, Bo Hellographlsche Länge, Breite der Schelben-

mi-tte
Po Posit,ionswinkel des Sonnennordpols
R Radius des Sonnenbildes
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2 . Fortsetzung

Hilfsgrößen:

Koordinaten:

Beispiel:

D
Î

Meßschablone für Yerzerrungen

Referat: Positionsbestimmung auf der Sonne

p = Po (tp + 90) q = arcsin (r/R)
B = arctan (tan o . cos p)

] = arctan (t.an p sin ts / cos (Bo t 9))
B = aretan (tan (Bo + B) . cös 1)

lr=Lo+1
Beobachtung 1g4g 10 A7, 8h3O MEz, Fleck (r
a - 253"1 , ft = 7,5, Po = 26,3o, Bo = 614o,
p = 43r3o, q = 35r9o, B = 27,8o, f = 28,0"i
B = 31r0o, L = 281r3o. Beobachter: E.Steck,

= 4 r4cm,
Lo = 253 r3o i

Feldklrch.

3 . Verzerrung

Bedlngt durch die gekrümmte Bildebene, sind die Projektlonsbilder
verzerrt. Dj.ese Verzerrung muß berücksichtigt werden.
Dj-e Projektionsunterlage besteht, aus einem Kreis mit zweL zentrierten
Geraden, geteilt in cm. Es wird so projiziert, daß der Bildfeldrand
(nicht Sonnenrand!) mj-t diesem Kreis zusammenfäI}t. Nun Iäßt. man bei
ausgeschalteter Nachführung einen Fleck über die geteilte, OW-orien-
tierte Mittellinie wandern. Gestoppt wird die Zeitspanne t, die ein
Fleck vom Durchgang durch die NS-!{lttellinie bis zu einer bestimmten
Skalenstelle r braucht. Man erhäIt so zu jedem Radius r eine Zeitdauer
tr. Die Zeitintervalle müssen noch mit der Sonnendeklination 6 korri-
glert werdens tr corr = tr . cos 6. Die Abweichung des Graphen der
Funktion tr = f(r) bzw. r = g(tr) entspricht der Verzerrung der Ab-
bildung, die nur für das verwendete objektiv/Okular und den Bilddurch-
messer gilt, für den sle bestlmmt wurde

Unter der Annahme, daß die Verzerrung
radialsymmetrisch ist, kann ein gemes-

sener Radius r korrigiert werden:

r-----^ = | R / T, worincorr
SD lVinkelhalbmesser der Sonne, R Ra-
dius des Sonnenbildes, T = SD/15,
Rr = g(T), r' = r R'/R, t = f (rt) ist.
Mj-t dem auf Verzerrung korrigierten
Radius und dem unveränderten Wlnkel
kann unter 2. weitergerechnet werden.
Nebenstehende Zeichnung entnommen aus !
Handbuch für Sonnenbeobachter, Berlin,
W.Foerster-Sternwarte, 1982.

or

s

c; r'.

Holger Reusch, Herbeckstraße 104/1, 1180 !{ien
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Referah Das §onnenapektrum

l. f,aa kt dar Sonnenrpektrum
Die Gesamtheit aller von der Sonne (wie von allen kosmischen Objekten)
ausgehenden elektronagmelisclrcn Slrrohhtng heipt Sonnenspektrum.
Die Art der Strahlung hängt von ihrer ltellenlänge A (genauer von ihrer
Frequenz v) ab und es gilt

vl=c

wobei c die Uchtgeschwindigkeit (z.eezezaxr0rocrz src-t) ist.

Daa Sonncnrycktrum tn Uberblick:

Die Erdatmosphäre ist nicht für alle lYellenlängen durchsichtig, es gibt
sog. Fbnster. Die wichtigsten sind das opttsclw Fenster von 30onm -
2000nm Wellenlänge (es enthält das sichtbare Licht) und das fudiaten'
ster von 3mm - t.6m Wellenlänge.

Der sichtbare Anteil des Sonnenspektrums enthält Licht aerschindawr
For.üen:

2. Die Ent^rtehung der Sonnenspektnuu

2.f . Das Atommodell
Der Kern eines jeden Atoms (er besteht aus positiv geladenen F.otonen
und neutralen Neutronen) ist umgeben von einer Hülle aus negativ
geladenen Elektronen In dieser Hülle können sieh Elektronen nur in

x v lHzl Art der Strahlung
0.01 nm ) 3xlOtt 7 - Strahlung

0.01
0.1

0.1
to

nm
nm

3xlOtt - 3x10tt
3xl0lt - Bxlgtt

barte Röntgenrtrahlun3
vaiche Rönt3onrtrahlung

10
170

170
380

nm
nm

Zx10l! - 3xt0li
Bx10r. - zxlolo

terncr Ultravlolctt
naber Ultravtolett

380 750 nm ,lxl0t. - 8xl0l. dchtbaroe t&ht
?50 1000

1000
nm

I pm
Sxl0lr - ,[xl0l.
3x10tl - 3xLotr

nqhes lnlrarot
fernes In?rarot

1 run <3x10rr Radiobereich

I [nm] Farbe Ä [nmJ Farbe

380 - 420
420 - 450
450 - 480
480 - ö10
ö10 - 550

Violett
Blau-Violett
Blau
Blaugrün
Grün

550 -
570 -
590 -
600 -
630 -

570
590
600
630
?50

Gelbgrirn
Gelb
Orange
Orangerot
Rot
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bestimrnten E'rr*rgönnitteous aufhalten, die man sich als "Kugelschalen"
vorstellen kann, die den Atomkern umgeben. Je weiter ein Elektron vom
Kern "entfernt" ist, desto grdper ist seine Energie.

2.2. DasUnierupektnun
Ein Ltn:ionspehtnrln entsteht, wenn Elektronen itnerholb eines Atorns
von einem Energienlveau in ein anderes {rbergehen. Da die Elektronen
mit dem Atom verbunden bleiben, spricht man auch von gebunden-
g e b unden- tlb er g dng en.

.Etnr,ssron tritt auf, wenn ein Elektron von elnem höheren in ein nipdri,-
geres Energieniveau übergeht, es gibt Energie ab.
Absortlon tritt auf, wenn ein Elektron von einem niedrigerert in ein
höheres Energieniveau trbergeht, es nimmt Energie auf.
Der Ubergang führt zur Emission bzw. Absorption von elektromagnet.
Strahlung etner best'l.mmten llellenltlnge (daher Linlenspektrum - nach
dem Auseehen im Spektrographen). Für die Frequenz dieser Strahlung
gilt

lrur,- = 66;"-

ä ist dabei das Planck'sche Wtrkungsquantum (e.0xto-e?rrgeac), z und m
sind die Nummern der beteiligten Energieniveaus.
Die Energie f" (in Elektronenvolt), die ein Elektron auf Energieniveau n
hat, Iässt sich berechnen:

^ -?rfm.atZzüi=T

Der Term

2d9.-"'' 
=, ß-

cät

ist konstant (rl.s8zxt0Fcra-r) und heipt fod.bergkottstonte, trlan kann
dann [" ganz leicht berechnen zu

{. = - ß-#?

wobei Z die Kernladungszahl des Atoms ist. Alle anderen Gröpen haben
wir schon kenhengelernt.
Man kann nun vi.n einfach berechnen zu

1lF-;Fvsm c c ß-22
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U. rlchtlfra ADrcrptbarUohu tE Soaacnrpcttnrn
im nahen UV. richtbaren Bereich und nahcn IR (Nach lloore. l{innaort und Houtgart.
1966, Fraunhoterlinien nach R.C.lfeart(ed), Ilandboolc of Orrlrmllstry and Phytbtl,
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0.0930

o.1259
0.158t
0.0062
O.O,t78
0.0375
0.0203
0.0?c?
0.0564
0.0r35
o.ozz?
o.0?,22
0.0083
0.40?0

,t ,t 10.1740
{ 13.208?
414.3878
11A.7?77
440.e040

9 122.O74o
{?3.695S
4e5.0130
1?5.0757
,125.4348
4U8.0480
127.t774

C ,130.?749
c 430.7e 14

432.5??5
o' 191.0475

438.35ö7
440.4781
441.513ö
152.462?
455.,1030
4?0.3003

F 488.r342
r189.1592
492.0514
49ö.7613

ö. 516.?3e?
ör 5t8.7510
ü! 517.e098
ä r 518.3019

525.02r8
E2 520.95t0

ä3?.8051
55e.0416

D. 688.99?3
D1 589.5940

gLo.2727
6L2.2?,26
010.?r80
o30.?489

c 656.2608
B 008.8966
A ?59.,[
A 729.t

8{9.8062
854.2144
880.21?0

to83.0

H6
Fe
Fe
Mg
Fc
Ca
Fe
Fe
Fe
Cr
Fs
Fe
Ca
Fe
Fe
H7
Fe
Fe
Fe
Fe
Ba
Itg
HB
Fe
Fe
Fe
Ug
Fe
Ig
Ug
Fe
Fe
Fe
Ug
Na
Na
Ca
Ca
Ca
Fo
Hq
o
o
o

0.1{?0 Ca Il
0.38?0 Co Il
0.2600 Ca Il

Hcl

0.3133
0.0404
0.0460
0.0e00
o.o3?6
0.1476
0,0385
0.0342
0.0400
0.0393
0.0695
0.0750

I
I

II
I

f ... Fraunhoter.Bczelchnung üer tJnle
tr ... llsllenlüngc der llnlenmitto
ll ... Breite der l,iniq (im Tert nicht behandett)
El. ... crzeugendec Atom oder Uolekül



Serie Ubergang U- [nm] Bez. Bereich

Lyman L-2
1-3
1-4

t?t.57
toz.57
97.29

91.15

Lo

L,
L"

L-

Ultraviolett

Balmer e-3
2-4
2-ö
2-6
2-?

656.3
486. I
434.0
410.e
397.0

364,6

He

H,
Hr
Hj
H.

H-

Sichtbar

Pasehen 3-4
3-5
3-6

1875.1
1281.8
1093.8

820.4

Pr
P,
Pr

P.

Infrarot

2. Fortsetzung Referat: Dar Sonnenspektrum

BeirpieL Ftlr Wasserstofi (Z=l) kann rnan berechnen:

Man nennt diese Zueammenstellung das fler,zr,schemn eines Atoms.

Bei mehreren äuperen Elektronen kommen kompliziertere Termsche-
men zustande, auch lüttltiplett-Iini.en (2.8. Natrium, ion. Calzium, ...).

Bei Molekülen kommt es durch Rotation und Schwlngungen zur Ausbil-
dung von Bandezr. (TiO, NHs, ...).

2.3. Ilar Kontinuurn
Das kontizluißrlir,he Sektru,m entsteht durch mindestens einen der fol-
genden Prozesse:

2.3.f. Ionbation
Einem Atom wird durch Stop ein Elektron entrissen (die Energie des
Stosses übersteigt die "Fluchtenergie" vom Kern, also die .Ioaisoüiansen-
ergic 4".). PUr die Energie und damit ftrr die Frequenz der freiwerden-
den Strahlung gilt

LEahv+ m.a'
?

wobei der zusätzliche Term die kinetische Energie des Elektrons ist. Da
diese (fast) beliebig variieren kann, kommen sehr viele Frequenzen zus-
tande (Kontimrum!1.

Da ein Elektron das Atom verläpt, spricht man von gebundan-fizi'
Wergön4en.
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2.9.2. §t6rung
Ein freics Elektron wird in seiner "Bahn" abgelenkt, dadurch ändert sich
seine Energie und es wird Strahlung emittiert/absorbiert. Man spricht
v on lr ei- frei- W er g &ng en.

Ionisation und Störung sind die Hauptquellen dea Kontinuurut irn Son'
nenspektrum.

2.8.8. ßclomblnation
Ein freies Elektron wird von einem Atom "elngefangen" und Strahlung
emittiert Qrei-gebunden-Ubergang). Di,ese furm lcommt u.o. in interstel'
loter Moteria uor.

3. Anornalien lm Sonnenrpektrum

3.1. §onnenllecken
In der Nähe von Sonnen(lecken kommt es durch starke lokale ltlagnet-
felder zur Aulspaltung der Spektralllnien (Zeeman-Elfekt). Aus der
Aufspaltung läpt sich die Stärke des Magnetfeldes berechnen:

AÄ =,[.?x10-a)P H g

wobei I/die Feldstärke in GauB ist und g die lYerte +1 bzw. -1 annimmt
(Aufspaltung!).

Bcirpicl Für A=500nm und ÄÄ=0.0012nm ergibt slch (mtt g=1) Ir=1000
Gaup.

3.2. Flarea
Das Spektrum von Flares lst geprägt von starken Emissiongllnien der
Balmerserle des lllasserstofis sowie von Ca II (Fraunhofer-Linien H+K).
Durch hohe lonisation sind die Linien stark verbreitert.

3.3. Protuberanzen
Am Sonnenrand slnd Protuberanzen durch Ernissionslinien der Balmer-
serie erkennbar.

4. Iltcratur:
H.Elsässer, H.Schefiler, Physik der Slerne und der Sonne, B.l. ilannheim,
tg74
H.Elsässer, H,SchefiIer, fuuutrd Pttysih der fularis, B.l. ilannheim, 1982

H.H.Voigt, AWß der Astroa;ornnifp, B.l. Mannheim, 197ö

K.R.lang. Astrolty sinsl furmuloa. Springer-Verlag, 1 980
G.Kirchhofr. Untersuchrrngen über d,os funnenqtectntm und din Spec-
tren der clwmisch,en ä,emente, Abh. d. kgl. Akademie d. uissenschaften
Berlin, 1861

Dipl.-lng. A. Pikhard
Pramergasse 25A
1090 Wien
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Referat: Sonne und Erdatmosphäre

Drei Themenkreise werden dargestellt: Sonne und TaghimmeJ., Halo-
erschelnungen und Regenbogen, sowie Horizontphänomene.

1. Sonne und Taghimmel

Die Taghlmme1shelllgkeit. wir«l zunächst durch Streuung des Sonnen-
lichtes in der Erdatmosphäre hervorgerufen. Die Intensität des
an den MoleküIen der Erdatmosphäre gestreuten Lichtes lst propor-
tional der 4.Potenz der l{el1en1änge; daraus ergibt sich dle Be-
vorzugung der blauen Farbe auf Kosten der anderen und somit das
Himmelsblau der reinen, ungetrübten Atmosphäre. Die Streuung an

trtibenden Tej.lchen (Aerosole; Dunst) ist weniger wellenlängenab-
hängig, so daß die getrtibte Atmosphäre ein eher weiBes Aussehen
hat.
Das Llcht des ungetrübten Taghimmels ist außerdem mehr oder wenlger
stark teilweise polarisiert. Ausnahmen bilden nur die polarisations-
neutralen Punkte: Der Arago'sche, BabinetIsche und BrewsterIsche
Punkt. Die Abbildung stellt den Vertikalkreis der Sonne dar:

SonnenverEikal

Horizont

Der Arago-Punkt steht rund 18"
über der Gegensonne, der Babinet-
Punkt etwa 17" ilber der Sonne.
Der Brewster-Punkt lst meist schwer
aufflndbar und llegt am Sonnenver-
tikal unterhalb der Sonne, wenn die
Sonne mindestens 10o bis 11o iiber
dem Horizont steht.Gegensonne Sonne

Diese Polarisationsphänomene lassen sich mittels Polarisationsfil-

;:: ;:;:i*§l;"rrlske* rrasen jedoch auch vj,errache Rerrexionen
in der Atmosphäre und am Erdboden bei. Das bewirkt elne Helligkelts-
vertellung am Taghimmel, die symmetrisch zum Sonnenvertikal lst. Bei
verschi.edenen Sonnenhöhen erglbt sich aber nlcht die gleiche Vertei-
lung der Helligkelt
Martin Uibe t1l hat am Pik von Teneriffa (371lm über dem luleer) und

ln Gü1mar an der Westktiste Teneriffas (300m über dem Meer) 1914-1916
photometrische lrtessungen der Taghimmelshelligkeit vorgenommen und
die durch Helleglelehen beschrlebenen Helligkeltsvertellungen ge-
wonnen. Sie sind z.T. wiedergegeben. Selne wichtigsten Ergebnisse

BabinetArago
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Gü1mar, Sonnenhöhe 3, 5"

Hellegleichen ln flächen-
treuer Projektion (Utbe)

Gtilmar, Sonnenhöhe 35o

Güimar, Sonnenhöhe 74 15"

Gillmar, Sonnenhöhe B4o
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:It;:;rten sonnenhöhen (84") sind dle Linien sreicher Helliskeir
am Himmel nahezu Kreise. Bewegt man sich auf einem Höhenkreis, der
nlcht tn Zenltnähe liegtr urn den Hlmmel, so findet man überall dle-
selbe Helllgkeit. Bewegt man slch auf einem Vertikalkreisr so gelangt
man von größeren fntensitäten in Zenitnähe zu kleineren bis zu einem
Minimum bei 56o bis 25" Höhe; dann gibt es wieder ein Anwachsen der
Helligkeit zum Horlzont hin.
Das Minimum der Helllgkeit im Sonnenvertikal rückt vom ungefähren
Sonnenabstand 90" bel klelnen Sonnenhöhen mit steigender Sonne näher
an diese heran und erreicht bei 84" Sonnenhöhe den Sonnenabstand etvla
56".
Das Ansteigen der Helltgkeit gegen die Sonne hin findet bel klarem
Himmel viel rascher statt als am weniger klaren. Je reiner der Himmel

ist, desto schmaler wird die Zone starken Helligkeitsanstieges um

die Sonne

Je klarer der Hlmmel, desto gesättlgter sein Blau erschelnt, dest.o
größer sind die meßbaren Helllgkeltsunterschiede.
Se1bst ln 371lm Höhe ilber dem Meer ist der Himme1 noch bet.rächtlich
vom "Rayleighrschen Himnel" entfernt, der sich für streuende Tell-
chen ergäbe, die klein gegentiber der Lichtwellenlänge sind.

2. Haloerschein n und Regenbogen

Haloerscheinungen entstehen durch Brechung bzw. Totalreflexion des

Sonnenllchtes .an gleichartigen und siclr in gleichartiger Orientierung
in der Luft befindllchen Eiskristallen. Dabei spielen die 60"- und
90o-Kanten die Hauptrolle, die bei den hexagonalen Plättchen und

Prlsmen der Eiskristalle vorkommen.
Eine sehr schöne und vollständige Haloerscheinung trat am 5.Feb.
1983 in Ostösterreich auf 121. Folgende Einzelheiten wurden beob-
achtet, mit dem größten Glanz um 11h MEz, Sonnenhöhe 24"2

1 Der kleine Ring um die Sonne, 22o Halbmesser, dle häufigste aller
Haloerscheinungen.

2 Die Nebensonnen in 22" Abstand von der Sonne, sehr lntensiv ge-
färbt und in weiße Strahlen auslaufend, dle ca. 20" lang uraren.
Diese Schweife - dle immer am Horizontalring liegen, werden mit
steigender Sonnenhöhe immer kürzer. Größtmögliche Länge 24" bel
Sonnenhöhe 2"1 ,6" .

3 Oberer Berührungsbogen zum 22o-Ring. Er verläuft zunächst nach
oben, wendet sich aber dann wieder nach unten und stelgt erneut
auf. Er ändertseinAussehen mit der Sonnenhöhe: Bei niedriger Sonne
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5

b6

4

+
Zenit

Sonne

ragen beide Aste nach oben, je höher
die Sonne steigt, desto mehr biegen
sie sich gegen 1.

4 Der wej-ße Bogen, knapp über dem 22o-
Ring verlaufend und die von 3 gebil-
dete t'lulde nach oben überdeckend
der sehr seltene "Parry-Ha1o".

5 Der große Ring mit 46" Halbmesser.
6 Der Berührungsbogeu zum 46o-Ri-ng.

Immer, wenn er erscheint, bildet er
den farbenprächtigsten Teil des ge-
samten Phänomens.

7 Der Horizontalri-ng, lmmer in Sonnen-
höhe parallel zum Horizont. .v

Sonnenabstand, im Horizontalring.

\
7 3

7

2

I

Sild,horizont

8 Die Nebengegensonne(n) in 120o

Eln Regenbogen entsteht durch Brechung und Spiegelung des Sonnen-

lichtes in Wassertröpfchen; er tritt auf, lrenn man eine Regenwand vor
sich und die Sonne im Rücken

Woucrrroplorhat. Das in den Spektralfarben
leuchtende Kreisringsegment
hat 42o Halhmesser (Hauptregen-
bogen; violett außen, rot in-
nen) . Gelegentllch trj-tt ein
solches von 55o Hal-bmesser zrt-
sätzlich auf (Nebenregenbogen;

cinfollcndcs
§onncnlicht

51.

Woslr-
ttophn

Ntbaa.
f,rgcnbogan

I,,
lit,

t

violett innenr rot außen). Die
Farben und die Breite ihrer Bereiche können sich von FalI zu FalI
unterschiedlich zeigen.

3 ! Horizoqtphänomene

Hj.er werden die Dämmerung, die Verformung der Sonne zufolge Refrak-
tion und der Grüne Strah1 behandelt.

Dämmerung:

Die einzelnen Phasen sind nach Bezold t3l beschrieben:
a Erste Gegendämmerung (bei Sonnenuntergang am ost-r bei Sonnenauf-

gang am Westhimmel) ist sichtbar, wenn die Sonne nahe dem Horlzont,
sowohl über a1s auch unter ihm, steht. Diese Bezej-chnung wird auch
für den Morgen verwendet, obwohl die so definierte Gegendämmerung

I
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dann zeitlich die zweite ist. Sie beginnt, wenn die Sonne noch tiber
dem Horizont steht, mit dem Erscheinen heller gelber und roter Far-
ben am Osthimmel und wird, nach und nach, vom aufsteigenden Erd-
schatten eingeengt. Hier, wie auch später, bezieht sich die Bezeich-
nung !'erste" auf die Haupterscheinung, die leicht und öfter sichtbar
ist als die "zvreite". Ost bzw. West bezieht sich hier ausnahmsweise
auf den Sonnenvertikal.

b Vom Dämmerungisschein, der über dem Sonnenort llegt, gilt Ätrniicfres.
Ziemlich heI1e, weiß1iche Stelle über der Sonne im Sonnenvertikal,
die sich mit der Sonne senkt und horizontal verbreitert. Nach Sonnen-
untergang langgestreckte Grenze zwischen blauem Himme1 und gelbem
Horizontbereich.

c Erster Dämmerungsbogen. Er ist die obere Grenze jener färbigen hori-
zontalen Schicht, die si-ch gleich nach Sonnenuntergang über den West-
horizont erstreckt. Iir wird oben durch den Dämmerungsschein anfangs
nur schlecht, später aber scharf begrenzt, und bildet die Obergrenze
des mit dem Horizont gebildeten hellen Segments.

d Das erste Purpurlicht wird tiber dem ersten Därunerungsbogen sichtbar,
und zwar abends ziemlich genau nach dem Verschwinden der ertsen Ge-
gendämmerung. Morgens umgekehrter Verlauf . Größte Helligkeltsent-
wicklung bei einer Sonnent j-ef e von 4o bis 5 o .

Die bürgerliche Dämmerung endet am Abend beim Untergang des ersten
Purpurlichtes und beginnt am lr{orgen bej-m Aufgang desselben. Deflni-
niert: Bei Sonnentiefe 6o. a bis d nennt man auch die erste Dämme-

rung, e bis g die zweite Dämmerung (Zwielicht).

e Die zweite Gegendämmerung tritt- unter günstigen Umständen auf der
Gegenseite der Sonne als neue Färbrrng am Horlzont auf, aber bedeu-
tend schwächer als die erste Gegengämmerung; bei Sonnentiefe 5o bis
8o. Einengung durch ej-nen schwachen, aufsteigenden, zweiten Erd-
schatten.

f Zweiter Dämmerungsbogen, nach Verschwinden des ersten Purpurlichtes.
Mitunter beide Bögen gleichzeitlg sichtbar.

q Zweites Purpurlicht. Es erscheint zrtr ZeLE, \^Ienn der erste Dämme-

rungsbogen im Westen herabsinkt, bei der Sonnentiefe 7o, ist aber
nur bei günstigen Verhältnissen sichtbar. Verschwinden bei 11o bis
12" Sonnentiefe.

Die nautische Dämmerung endet definitionsgemäß mit 12o Sonnentiefe:
Ilellere Sterne sind schon, die Kimm aber noch sichtbar. VöIlige Dun-

keitheit tritt ein, wenn die letzten diffus wirksamen Teile der Erd-
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atmosphäre in den Erdschatten treten, nach Beobachtungen bei 16"

Sonnentiefe mit Schwankungen bis zu etwa 2o, je nach Luftreinheit.
Daher Definltion: Ende der astronomischen Dämmerung bei 18o Sonnen-
tlefe. Daraus Höhe der wlrksamen Luft,schichtän rund 79 km.

Verformung der Sonne zufolge Refraktlon:
Für elnen mitt,leren Horizontal-durchmesser O der Sonne von 32rO'hat W.

Dlenes im Sternfreunde-Seminar 1973 mlt der mittleren Bessel'schen
Refrakt,lon (+9,3oC, 1 bar) die Vertlkal-durchmesser 6 der Sonne in Ab-
hänglgkelt von der durch Refraktion veränderten IIöhe H ' der Sonne

wle folgt berechnet:
Der Horizontaldurch-
messer der Sonne

schwankt zwischen den

Extrema 32r6 ' (enfang
Januar) und 31,5r (An-

fang ,fuli) .

Anomallen in den ho-
rizontnahen Schi.chten
der Luft bäwirken bel
geringen Höhen oft
erhebllche, unregel-
mäBige Deformatj-onen

Grtlner Strahl
Während dle Sonnenscheibe unter den Horlzont herabsinkt (oder tiber
thn heraufstelgt), lst sie meLst rot oder rotgelb gefärbt. Dle dem

Auge zuletzt verschwindende oberste Kuppe der Scheibe erschelnt in
den letzten Sekunden threr Sichtbarkeit mltunter grün (530 nm), je-
doch nur bei garrz klarem, wolken- und dunstfreietn Himmel t4l. Der

"grüne Strahl" wird durch dLe normale Farbenzerstreuung in der Luft
und die Absorption des mlttleren Spektrumteiles durch Wasserdampf
hervorgerufen: Oberer Sonnenrand griln, unterer rot umsäumt.

Llteratur: t1 I M.Ulbe, Helligkeltsverteilung des dlffusen Sonnen-
sichtes am klaren Himmel. Teubner, Leipzig 1918.

12) Der Sternenbote, 3/1983 | Forum (Irl.Pachnerl .

t 3I Perntner-Exner, Irleteorologische Opttk. 2 .Auf 1ä9€ r
BraumüI1er, lillen 1922

t4l OtConnell SJ, The Green ELash, North Holland pubL.
Comp., 1958.

Alexander Probst, Sulzfe1dg.8, A-2345 Brunn,/Geblrge
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Referat: Die Geräte zur Sonnenbeobachtung auf der hliener
Urania-Sternwarte

Auf der Wiener Uranla-Sternwarte t^rird einem breiten Publikum die
Beobaehtung der Sonne mit modernen Hilfsmitteln ermög1icht. Dazu

stehen zur Verfügung: Sonnenprojektion, Polarisations-Sonnenprisma
nach Colzi, Spaltspektroskop und H-Alpha-Pilter. A1Ie diese Zusatz-
instrumente können am Refraktor (HA 15/300cm) r äIn Sucher (r8/6cm) und,
j.n Sonderfällen, auch am abgeblendeten Cassegrainteleskop (30/535cm)

verwendet werden: Drei getrennte Lichtw€ge, eine Mpntierunzf.

1 . Sonnenprojektion

Uber ein optisches Gelenk aus 2 Zenitspiegeln bildet eln Projek-
tionsobjektiv (mehrere zr,rischen f = 80mm und 150mm zur [tlah]) das

Fernrohr-Foka1bild auf die links neben dem Kuppelspalt montierte,
magnetische Projektionsfläche. Dj-ese steht also immer im Schatten
und ist für alle Besucher in der Kuppel leicht sichtbar. Die dort
erzj-elt,en Bllder zwischen 15cm und 100cm 0 bestechen durch ihre
Helligkeit, Schärfe und Detailreichtum. Sie können bequem und gefahr-
los photographlert und (2.8. von Kindern) leicht abgezej.chnet werden.
Der Einsatz des optischen Gelenks geht auf Dipl.Ing.A.Pikhard zuräck.
Beacht,et werden muß die Gefahr des Einblicks ln die Projektionsoptik!

itspiegel 1

Proj ektionsoptik
Schirm

Zenitspiegel 2

2 . Polarisations-Sonnenprisma nach CoIzi (C.Zeiss)

Auch dieses Zusatzgerät zeigt die Sonne in natürlichen Farben. Ohne

die Eintrlttsöffnung abblenden zu m{issen, liefert es stufenlos regel-
bare Blldhe1lj-gkeiten (wlchtig bei Vergrößerungswechsel und verschle-
denen Sichtverhältnlssen) und bequemen Einblick. Das Sonnenlicht fä1It
auf einen unverspiegelten Glaskeil, der nur 58 in das 90"-Glasprisma
reflektiert, an dessen Hypothenusenfläche eine Flüsslgkej-tskammer
grenzt. Sowohl am Keil wie im Prisma bedingen dle Reflexionen Po1arl-
sation,' Drehung des Prismas um die optische Achse bewirkt Helligkelts-
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urch gegens6itige Verd,rehung der Polarlsationsebenen inveränderung durch gegens6itige Verdrehun
weiten Grenzen. Die Flüsslgkelt ln der Kammer hat elnen Brechungs-
lndex, der sich nur wenig von dem des Prismenglases unterscheidet:
Ohne FüI1ung tritt volle Totalreflexion, bei Ftillung mit einem Medium

mit Brechungslndex glej-ch dem von GIas keine Ref1exlon ein. Man kann

also tlber den BrechzahLunterschied elne beliebig gro8e, konstante Zu-
satzabschwächung erzielen\,
Dieses Sonnenprisma ermögllcht präzise visuelle Beobachtungen. Mit
ein und demselben Oku1ar bestilckt, kann am Sucher die ganze Scheibe
und am Refraktor eln Ausschnltt - etwa Flecken - gezeigt werden.

Spiegel

ar

tr
Fltiesigkeit Prigna

3, §pa!tspektroskop

Es dlent zur Demonstration des Sonnenspektrums im Berelch von etwa
430 nm (Fraunhofer G) bis 689 nm (Fraunhofer B) sowie des Spektrums
künstlicher Lichtguellen (2.8. Quecksllberdampf) . Es ermöglicht da-
mit die Erläuterung der Qualltät des Gestlrnlichtes, den Einst,ieg
ln die Astrophysik. Bö1 der Sonne ist es zum Verständnls der Wirkung
des H-Alpha-Filters sehr wertvoll.
Das Spaltspektroskop besteht aus einem mikrometrj-sch verstellbaren
Spalt, der im Fernrohrfokus liegt. Das ihn ciurchsetzende Llchtbände1
wird durch das Kolllmatorobjektiv paralIel gemachtr geh,t.durch das
dreiteilige Gradslcht-Prisma und wird nach Zerlegung mlt einem Ka-
mera- bzw. Fernrohrobjektlv wieder fokussiert: Das Spektrum besteht
aus Bildern des Spaltes
Bei Verwendung eines Weitwinkel-Oku1ars (f = 1'l,5mm) Iäßt sich der
Bereich B-G, mlt schwächeren Okularen ein etwas größerer Bereich
überblicken. Das Spaltspektroskop kann auch allein verwendet werden.
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2.Fortsetzung Referat: Sonnenbeobachtungsgeräte der Urania-Sternwarte
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Dle obige Dispersionskurve stellt den Zusammenhang zwischen Ablenkung
und l{ellenlänge dar. Auf der Ordinatenachse sind die hauptsächlich-
sten Linien des Sonnenspektrums so markiert, wie man sie bej-m Ein-
blick sieht; auf der Abszissenachse sind die We1lenlängen aufgetragen.

4 . H-A1pha-Fi lter
Di-eser Filter von Day-Star isoliert das Licht der Wellenlänge 656,3
nm (H-Alpha, Fraunhofer C) und besitzt eine halbe Durchlaßbreite von

0,08 nm. Im Restlicht der dunklen H-Alpha-Linle des Sonnenspektrums
kann ein Wasserstoffbild der Sonne mit Netzwerk, Filamenten, Protu-
beranzen und Flares beobachtet werden. Funktionsweise z ZweL teilre-
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FIGUFTE 2.
flektierende, durch Luftspalt t ge-.
trennte Schichten bewirken an durch-
gehendem Licht fnterferenz. Die Wel-
lenzüge A und Ar verstärken sich ftlr
2L = ntr (n ganze ZahI), sonst ten-
dieren sie zur Auslöschung. Durch

viele solche Schichten und flankie-
rende Breitbandfilter wird schlieB-
Iich ein sehr schmaler ttellen}ängen-
bereich ausgeblendet. Daher der Name

"MultiLayer lnterference Filter".
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STERNFREUNDE- SEMINAR, WIENER PLANETARIUM, 1984 ,/ t'tucke

Hinweis: "Canon of Solar Eclipses, -2003 to +2526, von Mucke-Meeus

Der eben erschienene Band enthäIt Daten zu 10774 Sonnenfinsternissen
zwischen -2003 Feb.27 und +2526 Okt.7 13795 P, 3507 R, 2867 T, 512 RT,

65 (R)r 28 (T)1. TabeIlenteil, Kartenteil und ausführlicher englisch-
deutscher Er.Iäuterungsteil mit Rechenanleitungen und Beispj-elen. Das

Werk ist wle der analog€, demnächst in 2.., erweiterter Auflage er-
scheinende "Canon of Lunar Eclipses" von Meeus-Mucke vor allem für
Zwecke der astronomischen Phänomenologie bestimmt.- LIV+908 Seiten
TABELLENTEIL (dazu Seite 529 zvr Probe):
Lunations- und Saros-Nummer / fUr Maximum der Finsternis; Datum jul.
oder 9reg., Ephemerldenzeit, Tagnummer in julianischer Perlode / Dauer

oder Größe der Finsternj-s / abstand Zentrallinie-Erdmitte / Bessel'
.- sche Elemente zur Berechnung der näheren Umstände elner Pinsternis.

KARTENTEIL (dazu Ausschnitt Seite 872 zur Probe):
Für jede Finsternis ein kLeines Abbild des Erdglobus mit Zentrallinie
und Grenzlinien des Sichtbarkeitsberelchs zur raschen, genäherten Orien-
tierung (etwa zur Suche nach elner bestirunten Finsternis, oder um die
Rechnung zur ErmittJ-ung näherer Umstände zweckmäßig ansetzen zu können).

Nähenes: Astronomisehes Btirc, Hasenuartgasse 32, A-123B Hien, IeL.(0222) 88 L6 ?03.
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