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Ideales Gas
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Typische Langenskala L des
Systems das wir beschreiben

In den meisten astrophysikalischen
Anwendungen kann man das Gas als
ideal betrachten.
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Ein Gas verhalt sich ,,ideal” wenn

r<<A

Der Partikelradius darf allerdings
nicht ganz 0 sein: Es muss
geniugend Kollisionen geben, damit
wir das Gas als ,,Gas” betrachten
kdnnen. Es muss gelten, dass

A<<L
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(wo N die Teilchendichte ist), gilt also
flr A<<L, und r<<A dass:

1
<<r<<
J4rNL YanN

Literatur

* Flr Sternatmospharen ist das Buch ,Introduction to
Stellar Astrophysics“ von Erika Bohm-Vitense sehr zu
empfehlen.

* Fir (Exo-)Planetenatmosphdaren gibt es z.B. das Buch
»Exoplanet Atmospheres” von Sara Seager.

Ideales Gas

Die Temperatur bestimmt die Geschwindigkeit der Gasteilchen v = |\7|

(Kommt aus der

<v>2 = § kBT <v2> = 3 kBT Maxwell-Boltzmann
JU T m Geschwindigkeits-

Verteilung)

wo m die Masse der Gasteilchen ist. Die Gasdichte p und Gasteilchendichte N verhalten sich
zu einander wie:

0 =Nm

Da der Druck daher kommt, dass die Teilchen eine Masse und Geschwindigkeit haben,
kann man den Druck folgendermaRBen schreiben:

pk,T
m

P = Nk,T =




Ideales polytropisches Gas

Fall ohne interne Freiheitsgraden

Wenn wir ein gut thermisch isoliertes Volumen mit Gas komprimieren, miissen wir eine
Kraft austiben, und Kraft x Abstand = Energie. Wir fligen also Energie in das Gas hinzu. Wenn
wir annehmen, dass all diese Energie in die kinetische Energie der Teilchen %mv? investiert
wird, dann geht also die Temperatur hoch, und deshalb auch der Druck:
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Ideales polytropisches Gas

Ohne interne Freiheitsgrade i

Temperatur

Ideales polytropisches Gas

Fall mit interne Freiheitsgraden

Manchmal haben Gasteilchen interne Freiheitsgrade. Zum Beispiel: ein Sauerstoffmolekul
0, kann sich um 2 Achsen drehen. Wenn wir jetzt das Volumen komprimieren, wird die
neue Energie nicht nur in die kinetische Energie der Teilchen %mv? investiert, sondern
verteilt Uber die 3 Freiheitsgrade der kinetischen Energie und die (fir O, zwei) internen
Freiheitsgrade. Die kinetische Energie (und damit die Temperatur) geht also etwas weniger
steil hoch:
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f=Anzahl der Feiheitsgraden = 3 + Anzahl der internen Freiheitsgraden

Ideales polytropisches Gas

Mit zwei internen Freiheitsgraden i

I Temperatur




Basisgleichungen

Plan-paralleles Atmospharenmodell

dP(z)
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far

Atmospharen

Weiter ausarbeiten: /

d(p()T(2)) _
dz

Wenn wir z.B. annehmen, dass T(z) = konstant = T, also dT(z)/dz=0, dann wird dies:
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Die Losung dieser Gleichung ist:

mit

p(z)

-p(2)g

-p(z

kT
H =— (=,Druckskalenhéhe*)

gm

Plan-paralleles Atmospharenmodell

Z GM .

f‘grav == R2 e = _géz
(wir nehmen g
konstant)
Vertikales hydrostatisches Gleichgewicht:
dP(z Integrieren °
9 paxg Integieren,  p(ay= g pla)de
7 z

Der Druck an jeder Stelle muss grof genug sein, um alle Materie obendrauf zu tragen.

Plan-paralleles Atmospharenmodell

dP(z) - —p(2)g P=pkT/m ( p(z)kT(z)) o)
dz dz
Weiter ausarbeiten: /
d(p(;)ZT(z)) ——p(2) % > T( )dp(z) iz )dT(z) —p(z )g;cﬂ

Wenn wir nicht T=konstant annehmen, aber annehmen, dass wir T(z) vorher wissen,
l6sen also wieder nur flr p(z), aber es gibt nun einen extra Term in der Gleichung:
ApR) _ _ & | p@) dTR)
dz kT(z) |T(z) dz

Diese Gleichung muss man in der Regel numerisch auf einem Computer Isen...
Trotzdem hilft es uns, die Druckskalenh6éhe auch in diesem Fall zu definieren:

H(p)=*Q) dp(z) __p() _p) dT()
gm . H@ TG d&
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Modell der Sonnenatmosphare
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Model by Fedun, Shelyag, Erdelyi (2011)

Konvektion

Was bestimmt nun T(z)?

Das Temperaturprofil T(z) wird von vielen
komplizierten Prozessen bestimmt, u.a.:

— Strahlungstransport

— Heizung durch Schockwellen (Chromosphare)

— Heizung durch (Eng.) ,,magnetic reconnection” (Corona)
— Warmeleitung

— Konvektion (Photosphare)

— (fur Planetenatmosphéaren) Externe Anstrahlung

— USW.

Es ist momentan noch nicht 100% klar wie manche
dieser Prozesse in der Sonnenatmosphare genau
funktionieren. In der Erdatmosphare verstehen wir
diesen Prozessen allerdings ziemlich genau.

Konvektion

Credit: Maxim Usatov, Prague, Quelle: http://www.bcsatellite.net/bao/



Konvektion Konvektion

subduction mlc;g;:an subduction

convection convection

Urheber: Matthias Tomczak Urheber: Bill Westphal
Quelle: http://www.es.flinders.edu.au/~mattom/IntroOc/ Quelle: http://www. ily.com/coppermi i i pe

Konvektion Konvektion

Eine aufsteigende Blase ist immer
=p im Druck-Gleichgewicht mit der
auBen
Umgebung!

Sie dehnt sich adiabatisch aus, so,
dass immer P, .,=P.zen 8ilt.

PxV7up!

P,ugen(2) ist eine Losung der
Gleichung fiir hydrostatischem
Gleichgewicht. Wahrend die Blase
aufsteigt konnen wir also genau
feststellen, wie sich die Dichte p
verdndert.




Konvektion

Konvektive Eine aufsteigende Blase ist immer
Atmosphare p -p im Druck-Gleichgewicht mit der
innen | ~' auRen
Umgebung!

Sie dehnt sich adiabatisch aus, so,
dass immer Py . =P, .. 8ilt.

PxV7oxpl

P,ugen(2) ist eine Losung der
Gleichung fiir hydrostatischem
Gleichgewicht. Wahrend die Blase
aufsteigt kdnnen wir also genau
feststellen, wie sich die Dichte p
Wenn p;,en<P.ugen dann steigt die Blase verdndert.

weiter. Die Atmosphére ist also konvektiv

instabil, und Konvektion setzt ein.

Konvektion

Stabile Wie berechnen wir dies in der
Atmosphare 3 -p Praxis? Fir die Blase gilt:
inne aulken
Y Iy
o o
, Pxp' — pxP
Als doppellogarithmische
Ableitung erhdlt man:
dlnp 1
d ln P adiabatic y
Die Atmosphdre ist stabil, wenn:
dIn dIn 1
_p > _p =— (Schwarzschild
d ln P Atmosphire d ln P adiabatic y Kriterium)

Konvektion

Stabile Eine aufsteigende Blase ist immer
Atmosphare 5 -p im Druck-Gleichgewicht mit der
_ ufen Umgebung!

innel

Sie dehnt sich adiabatisch aus, so,
dass immer P, . =P, .. 8ilt.

PxV7axp

P,ugen(2) ist eine Lésung der
Gleichung fiir hydrostatischem
Gleichgewicht. Wahrend die Blase
aufsteigt kdnnen wir also genau
feststellen, wie sich die Dichte p

Wenn p;en>Paugen dann sinkt die Blase verdndert.
wieder zurlick. Die Atmosphdre ist also
konvektiv stabil.

Konvektion

Konvektive Wie berechnen wir dies in der
Atmosphare p -p Praxis? Fir die Blase gilt:
innen auRen
pinnen <paul3en ocC 14 o 1/7/
, Pxp' — pxP
Als doppellogarithmische
Ableitung erhélt man:
dlnp 1
d ln P adiabatic y
Die Atmosphdre ist konvektiv, wenn:
dIn dIn 1
_p < _p = (Schwarzschild
d ln P Atmosphire d ln P adiabatic }’ Kriterium)



Konvektion

Man kann es auch in Gradienten ausdrucken:

Konvektive Wie berechnen wir dies in der
Atmosphare p =P, Praxis? Fir die Blase gilt:
x 0! P 17y
, Pxp' — pxP
Als doppellogarithmische
Ableitung erhélt man:
dp()| _dp| dP(z)
dZ ad dP ad dZ
_p dPQ)
yP dz
Die Atmosphére ist konvektiv, wenn:
d d
_p(Z) > _p(Z) (Schwarzschild
dZ Atmosphire dZ ad Kriterium)
Konvektion

Man kann es auch in T(z) ausdrucken...

Konvektive Wie berechnen wir dies in der
Atmosphare p -p Praxis? Fir die Blase gilt:
innen aulken
Tinnen >Taul§en , P o T)//(]/—l) — T I8 P(V‘l)/y
Als doppellogarithmische
Ableitung erhdlt man:
dInT y-1
d ln P adiabatic y
Die Atmosphdre ist konvektiv, wenn:
dInT dInT y-1 )
> = — (Schwarzschild
d ln P Atmosphire d ln P adiabatic 7 Kriterium)

Konvektion

Man kann es auch mit der Temperatur ausdrucken:

Konvektive Wie berechnen wir dies in der
Atmosphare p =P, Praxis? Fir die Blase gilt:
y/(y-1) (y=Dty
, PoxT — T xP
Als doppellogarithmische
Ableitung erhélt man:
dT(z)| _dT| dP(z)
dZ ad dP ad dZ
_(y-DT dP(2)
yP dz
Die Atmosphére ist konvektiv, wenn:
dr dar
(Z) < (Z) (Schwarzschild
dZ Atmosphire dZ ad Kriterium)
Konvektion

Ein Beispiel-Atmosphére

Konvektion Stabil

T(z)
Adiabatischer
Gradient
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Wie ist das bei der Sonnenatmosphare?
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Model by Fedun, Shelyag, Erdelyi (2011)

Und wie ist das bei der Erdatmosphare?

Earth's Atmosphere Profile
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Quelle: http://eesc.columbia.edu/courses/ees/climate/lectures/atm_phys.html

Urheber: Yuhong Fan
Quelle: http://people.hao.ucar.edu/yfan/subsurface.html
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Urheber: Bill Westphal
Quelle: http://www. ily.com/coppermi I i h,

Wie ist das bei der Sonnenatmosphare?

3-D Magnetohydrodynamisches Modell

Die Photosphére der
Sonne ist konvektiv.

Dies produziert die
Granulen.

Durch die Temperatur-
Inversion, hat die
Konvektions-Bewegung
eine obere Kappe.

Und wie ist das bei der Erdatmosphare?




Chromosphare

Aufnahme der Sonne wahrend Sonnenfinsternis

Magnetischer Druck

Wenn die Gasteilchen
neutral sind, fihlen sie
das Magnetfeld nicht.

Geladene Gasteilchen
(d.h. ein ionisiertes
Plasma, wie das Gas der
Sonne) kénnen nur entlang

des Magnetfeldes bewegen.

(Das bedeutet allerdings nicht, dass
der Gasdruck in die andere Richtung
null ist)

Konvektion in der Photosphére produziert
starke Schallwellen in der Chromosphare,
die dort zur Heizung des Gases fiihren.

Modell von Sven Wedemeyer (2000)

Quelle: http://folk.uio.no/svenwe/research/phd/phd.html

/

1 B-Felder

p B-Felder

Ein bisschen
Magneto-Hydrostatik

Magnetischer Druck

Magnetische Feldlinien stoRen
sich ab. Es erfordert kraft um
sie zusammen zu driicken.

Das bedeutet, dass magnetische
Felder de-facto eine Art von
Druck produzieren:

—12
p 2

magn

8w

Dieser Druck wirkt jedoch nur in
den zwei Richtungen senkrecht
zum B-Feld.

Clip-Art von: http://www.clker.

com/clipart-man-push.htm!



Magnetischer Druck

Fur ionisiertes (oder leicht-ionisiertes) Gas gilt also:

B
P =pk_T+|_ und P ﬂ
m

totll =

Parker Instabilitat

Nehmen wir an, dass sich in der Atmosphére ein magnetischer ,Fluxtube” befindet:

AN

B-Felder

Druck-Gleichgewicht bedeutet, dass:
2

B
ptubekT;,ube + | tube = pauBenkT;\uBen
m 8w m

_— p IubeT;ube < p auBenEuBen

Oft bedeutet dies Pube < Paugen ——> Das muss konvektiv instabil sein!

Wer ist der Boss: Gas oder B-Feld?

-2 =2
i 1B L
P << P >>
m 81 m 8
Das Magnetfeld bestimmt die Bewegung Das Gas schleppt das Magnetfeld mit
des Gases sich mit.

Figuren von Christian Fendt

Parker Instabilitat

Nehmen wir an, dass sich in der Atmosphére ein magnetischer ,Fluxtube” befindet:

B-Felder

Druck-Gleichgewicht bedeutet, dass:
2

B
PunekT, | whe|  O,upenk T,
ube fube + = [auben aufien —_— p lubeT;ube < p auBenTauBen
m 8 m
Oft bedeutet dies Pube < Paugen ——> Das muss konvektiv instabil sein!



Parker Instabilitat

Nehmen wir an, dass sich in der Atmosphére ein magnetischer ,Fluxtube” befindet:

Gas flieBt entlang
den Feldlinien
runter

B-Felder

Druck-Gleichgewicht bedeutet, dass:

-~ P2
kT |B tube kT
ptube ube + = pauBen —auben _— p tube]-;ube < p auBenj;uBen
m 81 m
Oft bedeutet dies Pube < Paugen ————> Das muss konvektiv instabil sein!

Parker Instabilitat

Und so entstehen ,,coronal flux loops”

B-Felder

Parker Instabilitat

Nehmen wir an, dass sich in der Atmosphére ein magnetischer ,Fluxtube” befindet:

Gas flieBt entlang
den Feldlinien
runter

B-Felder
Dadurch verstarkt sich

die Instabilitat.

Dies heiRt die ,Parker
Instabilitat”.

Druck-Gleichgewicht bedeutet, dass:
2

kT |Btube kT
M +t—= M _— p tube]-;ube < p auBerA];uBen
m 81 m
Oft bedeutet dies Pube < Paugen ———> Das muss konvektiv instabil sein!

Parker Instabilitat

Und so entstehen ,,coronal flux loops*

B-Felder




Sonnencorona Sonnencorona

Bild einer ,,coronal loop“
mit der TRACE
Raumteleskop

der NASA.

UCAR/NCAR/High Altitude Observatory

Quelle: http://en.wikipedia.org/wiki/File:Tracei g Quelle: http: ience.msfc.nasa.gov/corona.shtml

Sonnenflecken Sonnenflecken

Starke vertikale (!) Magnetfelder unterdriicken die Konvektion.

Dadurch ist der vertikale Transport von thermischen Energie dort stark unterdruckt,
und deshalb sind Sonnenflecken kiihler (T=4000K) als die ,,normale” Photosphare
(T=5800K)

Wichtig: Weit oberhalb

der Photosphare ist das
(Ubriggebliebene) Gas in dem
coronal Loop extrem hei
(Millionen von Kelvin), weil es
durch ,magnetische
Reconnection” geheizt wird.

Es strahlt Rontgen Strahlung
aus.

Credit: National Solar Observatory
Quelle: http://phys.org/news/2011-01-sun.html|



Sonnenflecken Wie erzeugt die Sonne ihrMagnetfeld?

Sonnen-Dynamo
Starke vertikale (!) Magnetfelder unterdriicken die Konvektion.

Dadurch ist der vertikale Transport von thermischen Energie dort stark unterdruckt, Durch die differenzielle Sonnenrotation (am Aquator P=25 Tagen, an den Polen
und deshalb sind Sonnenflecken kiihler (T=4000K) als die ,,normale” Photosphare P=35 Tagen) wickelt sich das Magnetfeld auf, und wird dadurch verstarkt.
(T=5800K)

ApAAA Und weil die Dichte in

den Sonnenflecken auch
niedriger ist, auf Grund von
=2/3 Druck-Gleichgewicht, liegt
auch die t=2/3 Oberfliche
tiefer.

Bild Quelle: http://www.pas.rochester.edu/~afrank/A105/LectureVIl/LectureVII-New.htm

Sonnenzyklus

,Butterfly Diagram*
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