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INLEIDING

Aangezien de zon een in vele opzichten gemiddelde ster is en boven-
dien de enige, die voldoende in onze nabijheid staat om in details waar-
genomen te kunnen worden, is het voor de sterrekunde van fundamenteel
belang deze details aan een nader onderzoek te onderwerpen. Daarom zullen
we dit college beginnen met een hoofdstuk, geheel gewijd aan de zon.

In eerste instantie kunnen
AT —— we bij de zon de volgende
lagen onderscheiden. .

e \ﬂ (fig. I, 1)
N fotosfeer ;
SN

“,
i
N\

a f a). De fotosfeer (=licht-

;/'/ ."f 4 [
v 1 chromosfeer

gevende laag).

Dit is de laag, die we

corona .~/ onder normale omstandighe-
f ' N / den van de zon zien. De
S T diameter van de steeds

zichtbare zonnebol bedraagt

ca., 1.400.000 km,

b). De chromosfeer.
Dit is de laag, direct volgend op de fotosfeer, en die vlak voor of
vliak na een totale zoneclips als een heldere rode sikkel is te zien. De

dikte van deze l2ag is 5,000 & 10.000 km.

¢). De corona,
Deze "lichtkrans" is alleen tijdens een totale zoneclips te zien.
De corona heeft een uitgestrektheid, variérend van een paar honderdduizend

tot een paar miljoen km.
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8 I, 1. DEKNOPT HISTORISCH OVERZICHT.

Algemeen.
1610 : Galilei ontdekt de zonneviekken
1800 : Opkomst van de spectroscopie. Fraunhofer lijnen in zonnespectrum
ontdekt.
1860 : Men constateert overeenkomst tussen Fraunhofer lijnen en lijnen in
Laboratorium-spectra. (Kirchhof en Bunsen).

Vanaf 1890 : De grote roosterspectrografen komen in gebruik.

Fotografie.

1820 : Opkomst en ontwikkeling van de fotografie,

1850 : Voor het eerst wordt de corona gefotografeerd.

Moderne instrumenten.

1900 : De zonnetelescoop van Mount Wilson (fundamenteel werk door Hale en
Rowland) .- Groot zonsbeeld, spectra van grote dispersie.
1930 : Instrumenten ontwikkeld om de chromosfeer en corona buiten zon-

eclipsen waar te nemen (Lyot).

Theorie *

1900 : Stralingswet van Planck.
Zeeman-effect - Magneetvelden op de zon geconstateerd..

Atoomphysica en quantummechanica maken grote aqntwikkeling door.

Na 1945 : Radiostraling van de zon geconstateerd en verder onderzocht;
Ultraviolette en rontgenstraling (m.b.v. raketten en kunstmanen) ,

Kosmische straling van de zon. -

§ 1, 2. FUNDAMENTELE GEGEVENS.

a ) De diameter van de zon in hoekmaat.

In hoekmaat i1s de diameter e
. 1 i
7 A 2 | . od9 g0 —
van de zon gemiddeld 37 =708 radiaal. -

Dus het zonsbeeld BB' in fig, I,2 1is

- f
Ve
gelijk aan BB =708" fig. I,2
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Zo blijkt, dat BB'=L,6 cm, als f=5 m, en dat BB'=18,5 cm, als f=20 m.
We hebben voor een groot zonsbeeld dus een lange kijker nodig.
Om met de dagelijkse bewe-

coelostaat- hemelpool ging van de zon mee te gaan heeft

‘\\ Sp{fgels /7 men de volgende oplossing gevon-
. 27 \ ' ’ den (fig. I, 3). Via de coelos-
Alﬂﬁﬂp' h taatspiegels A en B wordt er
Uﬂ) P\\‘\\\\ door de telescoop van de zon een
e beeld ontworpen in het brandpunt.
i Hieronder bevindt zich een in-

strument, dat het zonsbeeld

registreert of analyseert, al

naar gelang het doel van de waar-

slee

neming.
‘= telescoop "De spiegel B draait zoda-
nig in 48 uur om de poolas, dat

B steeds. de zonnestralen naar A

stuurt, terwijl A ze op zijn

beurt weer naar de telescoop
i _|—-zonsbeeld

J 1 * y4 . stuurt. Bovendien bvevindt B zich
' reglstre?rapparaat op een slee, zodat deze kan wor-
=) E— (0]
l spectrograaf den bijgeregeld i.v.m. jaarge-
i o)
tijde-effecten,
b.,) De afstand aarde-zon.
fige I, 3
Torentelescoop Deze afstand wordt Astrono-

. mische Eenheid (AE) genoemd.
Voor de bepaling van de AE wordt naar het college "Planetenstelsel

verwezen,

Uit & en b is de diameter van de zon te bepalen (1.390.000 km).

c.) De massa van de zon (My),

Volgens de wet van Newton geldt

(Mg _ v _ (2mR| 2 o
RORC\T) R
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indien we de baan van de aarde om de zon cirkelvormig veronderstellen, met

straal R, We vinden dan dus:

. 4n2R3
Mo = T o
GT
Indien de baan elliptisch is, kan men afleiden dat
MRZAB
Mo = 2 !
GT

vaarbij A de halve lange as van de aardbaan is,
Men vindt: Mg=2 x 1077 g.
Uit de diameter van de zon is het volume van de zon te bepalen. Dus

we kunnen ook de gemiddelde dichtheid van de zon (P@) bepalen. We vinden:

p® = 1,4 g/cm’.

Ter vergelijking:

5 aarde = 5,52 g/cmJ.

§ 1, 3. ZONSBEELD EN ROTATIE,

We nemen bij de zon het volgende waar

1, .Cirkelvormige schijf, scherpe rand.

2. .Randverzwakking.

%, Granulatie (korreligheid), @ ~ 1000 km.
L, Zonnevlekken.

5, Fakkels (heldere gebieden, vooral rondom zonnevlekken); alleen zichtbaar

nabij de rand. .-

Uit de verplaatsing van de zonne- Heiiografische lengten
vlekken concluderen we dat de zon met en breedten. '
een periode (P),Van;ongeveer 26 dagen
roteert. We kunnen dus aan de zon een
rotatie-as toekennen.,

Voorts kunnen we heliografische
lengte- en breedtecirkels aanbrengen
(fig, I, 4). Dan is de helling van de

zonsequator t.,o.v., de ecliptica 70.

Hierdoor kijken we t.g.v. de rcvolutie fig.I, kL
van de aarde om de zon in maart tegen L AR )

Heiiografische lengten en breedten




de zuildpool en in september tegen de noordpool aan.

De zon roteert niet als een stijf lichaam, doch er vindt differen-
tiele rotatie plaats. Daarom is er geen nauwkeurige P voor de zon aan te
geven, Wel kunnen we voor bepaalde breecdten een nauwkeurige P aangeven,

zoals in onderstaande tabel is gedaan,

) P : Empirisch Zijn formules
opgesteld, die het verband

o° - —24?65 - ; tussen @ en P of w (5 % ) aan-
20O 25,19 | : uit zonnevlekken geven, b,Vv,.
BOOD | 25,85 l bepaald W = 14,40 - 20,8 . sinam per
35° | 26,63 |_ dag.
40° 27,48 g uit protuberansen
6QO 30;93 E (filamenten) bepaald.
75° | 33,15 f

§ I, 4, DE TOTALE STRALING VAN DE ZON -

~ DE EFFECTIEVE TEMPERATUUR.

De zonneconstante (s).

Definitie : De zonneconstante (s) is de totale hoeveeiheid straling,
ontvangen per minuut loodrecht op de lnvallende strallng op gemlddelde

afstand aarde-zon, buiten de damperng (1n gcal)
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diafragma's

zilveren

doosje,

gevuld met ) |

kwik N Hoogte s

Zeeniveau 1,40
Davos (1000 m) 1,59

Jungfraujoch (3460m) |.1,63
Mt .-Wilson (4420 m) 1,72
Ballon (20 km) 1,89

T.g.v. absorptie door de
dampkring vinden we op ver-
schillende hoogten met behulp
fig. I, 5. Pyrheliometer. van de pyrheliometer, die we

voor dit doel gebruiken, ver-
schillende waarden voor s, zoals in de tabel naast fig. I, 5 staat aange-
geven., Na een juiste extrapolatie (die in I, 6 nog wordt besproken),
vinden we dan, dat M
s =.2,0 grcal.cm—zr minuut—q.
Uit de zonneconstante kunnen wijAeen schatting maken van de temperatuur

van de fotosfeer met behulp van de wet van Stefan-Boltzmann:

De totale energie, uitgezonden door een zwart vlakje van 1 cma'ié’gelijk
aan oT . -

Hierin is 0 = 1,35.10"12 grcal.cm—a.sec-1.graad-q.

Als we aannemen,dat de zon straalt
als een zwart lichaam, dan is de totale

energie, die de zon per seconde uit- R

2 L

Lpgr©.oT ",

zendt, enerzijds gelijk aan (fig.I,6):
( \ zon

anderzijds gelijk aan:

2
2 b, 2

Dus: 4mnr .oT =4nR .
60

Hieruit vinden w.e voor de zogenaamde

effectieve temperatuur : Teff=58ooo fig. I, 6
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als s een fout van 10 % heeft?

33

. . - s
Opgave: Hoe groot is de fout in Terr.

erg/sec=3,9,1026 watt,

Verder is M@=2,1033g,du5 de energieproduktic van de zon is 2 erg.g_q.sec-q.

De totale energiestroom van de zcn is 3,9,10

_ § I, 5. ABSORPTIE EN EMISSIE VAN STRALING.

a). Plat vlak.

We bekijken eerst de absorptie voor opvallende

straling,

Absorptlecoeiflclent"(kx);”“‘ ‘ fig. I,

ka= opvallende straling die in warmte wordt omgezet
SAT totale hoeveelheid opvallende straling

In het alge%een zal k van de golflengte afhangen. Het niet-geabsor-
beerde deel van de opvallende straling wordt direct teruggekaatst of

verstrooid.,

- Men spreekt van een zwart lichaam als kK51 voor alle A.

T o e . . . =1 -2
Emissiecoefficient In uitgedrukt in erg.sec .cm

per golflengte-interval (en doorgaans per eenheid van
ruimtehoek).

De wet van Kirchhoff:

De emissie coéfficiént is recht evenredig met de
absorptiecoéfficiént: .
35 =By (Tky 5 S fig. I, 8.
BK(T)

De evenredigheidsfactor BK(T)

(de zgn., bronfunctie) hangt dus

alleen van A en van T af,

Voor een zwart lichaam geldt:

On
700 . Wet van Planck (fig. I, 9):
o R I
L —— BX(_T)Z__;.,_CL_
BN e A2
5000 max10,0008 ~ j 15.000 : | =

fig., I, 9. _ M
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2 . .
in erg.sec .cm per golflengteinterval en doorgaans per eenheid van

ruimtehoek,

Cq is afhankelijk van de keuze van de eenheden,
: S _
Cz2=1,4%9 cm (°x) 1.

(g% - B (energie v.e. foton) : (karakteristieke energie bij T ) ).

Met toenemende T neemt BK voor alle A toe en wel het sterkst aan de

(ultra-) violette zijde (fig. I, 9).

d

vit 3BT
—— = O volgt de verschuivingswet van Wien : A
aA — ° "ma

XT = 0,290

De wet van Planck kan in bepaalde (A,T)-gebieden door de volgende

benaderingen vervangen worden

C ‘Eé C
. s ] AT 2 .
Benadering van Wien : B\ =g e (als T voldoende groot isj;ga nal)
C/ A C
; S R = . :
Rayleigh-Jeans : By = & x” (als 5T Yoldoendc klein isj; ga na !).

Opgave: Geef in het log T - log A - vlek aan in welke gebieden bo-
venstaande benaderingen minder dan 5 % van de wet van Planck afwijken;

neem 10° <Tg 106 ; 1000 ﬁ'g A om.

De totale straling van een zwart lichaam:

® ® L
/ r L
j.= ] Jpdy = J BA(T)dK = 0T (wet van Stefan-Boltmann; reeds toegepast
© © in 81, 4).
Nabij Km neemt de straling toe volgens T5; voor zeer lange golf-

lengten volgens T .

Voorbeelden van zwart lichaam:

1). Gaatje in een isotherm doosje
(alleen in het optische gebied). I
2). Platinazwart, roetzwart. licht
bron

b). Gassen; het begrip op-

tische diepte (-dikte).

1), Een lichtbron achter een absor-

berende laag gas (fig. I, 10). ) fig. I, 10.
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We moeten nu rekenen met een absorptie-coéfficiént per cm weglengte
k}\(x)n De absorptiecoéfficiént zal (vrak sterk) van de golflengte afhan-
gen; voor cen vereenvoudigde schrijfwijze laten wij de index A in het
onderstaande weg. Op de absorberende laag valt een evenwijdige’, mono=
chromatische lichtbundel van de intensiteit IO.

De verzwakking over het stukje weg dx is:

4T = = T (x) k (x) dx, dus 9%—% - -k (x) dx,

dus de intensiteit van de weer uittredende bundel bedraagt:

L
- o ax
I=1I.e ° ceenea (1),
Indien de absorptiecoéfficiént onafhankelijk is van x, dan is

I=1.c 5 . ... (1a).

De optische dikte T (L) (of: optische diepte) van de laag L wordt gedefi-

nicerd als: L .
T (L) s‘jk (x) 4% vnun.. (2).
(o]

Indien k (X).onafhankelijk is van x, .an geldt : 71 (L) =k.L.". _
De infinitesimale bijdrage tot de optische dikte van het wegelement-

je dx bedraagt 4T = k (x) dx

De optische dikte is dus een soort product van absorptievermogen per cm
en de dikte van de laag in cm,

(1) wordt nu T = I .e - 7(L) ceveso(3)s

In problemen van stralingstransport is de optische dikte de meest

natuurlijke, dimensieloze "lengtemaat',
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I _r Een laag L heet optisch dun als 17 << 1,
i T.°° oftewel als T < 0,1,
o
Dan geldt:
0,11 0,905 I~I, (1-1) (gana!).
0,5| 0,606
1 0,368 Een laag heet optisch dik als 7 > 1 (zie neven-
2 0,135 staande tabel).
3 0,050
5 0,007
10 4,5.10"7
2). Fmissie en absorptie in dezelfde laag.
Wij bekijken weer de straling
1, (0), die bij de diepte x = O of Zonopper-. . ‘
_ . . vlak ot x=0 T=0
T = 0 ult een laag met een diepte
Xq of 1, verticaal uittreedt. We T(x),T(T) B ‘¢ L
doen dit monochromatisch, d.w.z. By (x)1BA(T) T
R R RN .
tussen A en A + AA. - 1) (x) : X+AX T+HAT
Emissieco8ffici&nt is j, (x),

. -1 - -1
in erg. sec .cm “.sterad per

genheid van golflengte.

3 X1, TL

fig, I, 11.

Volgens Kirchhoff geldt:
I (x) dax = = By (x) N (x) dx = B, (TK) ATy weseos (4).

Deze bijdrage tot I,(0) wordt verzwakt over de weg x (of T) omhoog; de
& A

overschietende bijdrage is:

De totale intensiteit is dus: T

Voor een onbegrensde laag :

-T
BK (TK) dTy.e B %

-T

A =
I, (0) = i By (TK) e ATy weoooe (5)=

@ -’T}\ )
I, (0) = i B, (1)) e ATy eeeran (5a).
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Straling uittredend in scheve richting : ©.

__dx

. omlE
Zono ‘ ‘ N\ /////IK(O’Q) o8
\gfp°- B>~ Dus de bijdrage van

= dx.sec 9.

een klein elementje

ds tot IX(O,ﬁ) is:

A v
AN JK(X)dX sec 6 =
AR
< AN BX(TK)SQC 8 dr. ,
XA T T2 en dus, omdat
T(weg s) = T sec 0,
fig, I, 12
A - -Tysec ©
I)\’ (O,e) ‘: \CJ) B)\ (T}\) e SeC 6 dT}\‘ ® 00 0 0 @ (6)0
De integraal (6) kan eenvoudig berekend worden, indien de laag isotherm is:
T (1) = constant ~>By (1) = constant = By (T),
Dus dan is: - ]L Cr see 8 -7 sec 8
IA_(O,G) = BA:(T) | e sec § dT = By (1-e ) eees (7).
1 . - n.
Voor T —s o geldt : Ty (0,0) = By aveees (7a). j\ '
S ga na !
Voor 7, << 1 geldt : Iy (0,0) ~ Ty sec 6.8, (T) wouvuo (7b),J
Voorbeeld : Ty = 10 3 -5
sec 8 = 1 (8 = o)f I (0,0) = By (1-4,5.1077 ) = 0,999955 B, .
1(0,0)|  T,B | '
£(0,0) AN Conclusie: Een isotherme laag
BA;-- e e e ) gas straalt als een zwart lichaanm,
y - B

| . zelfs alsukk sterk met A varieert,
mits de laag voor alle golflengten

optisch dik is.

fig., I, 13.
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Opgave : Bereken I (C,9) als £ (8) (uitdrukken in BK)’ voor een
0 gA0 .
isotherme laag met Ty = 0,2, voor 6 = O, 30°, 45°, 70°, 807, lim o
B = 90 .
Maak een grafiek. .

In astrofysische gevallen hangt de bronfunctie BX(T) echter wel van

T af. Men kan dan de middelwaarde-stelling toepassen:

BK(T)e-T sec 0 Soc 8 ar =By (7) e—T‘sec 0 sec 8 at=B(7)...(8),

Ot——8

I (0,0) =

il O&~———8

doch 0< T <» helpt ons niet veel verder ! Voor de straling die aan de
oppervlakte van de zon of een ster uittreedt, blijkt echter in vrij

goede benadering te gelden _
? = cos ©O eo0e o (9)0

IK(O’O) ngo,ﬁ) Opgave : Toon aan dat (9)

f o exact geldt als B(T)=a+bT.
o | (607)

OPP. ) Als B(T) geen lineaire
3 |
)draagt wel-
¢nig bij
(optisch te

functie is, geldt (9) niet
meer exact, doch blijft

doorgaans wel een vrij goe-~

de eerste benadering. Er

_ e dun) .
T7=1 . bestaan nauwkeurigernume-=
=
N rieke methodes om BX<T)
€<te diep en IK(O,S) uit elkaar af
/ te leiden,
fig, I, 14

Vergelijking (8) kan ook als volgt ge-
schreven worden: IA(O?G)ZBA(T); de tempera-
tuur die met de wet van Planck op deze wij-
ze geVohdeh’Wordt, noemt meén de monochroma-

tische stralingstemperatuur. Deze tempera-

tuur zal doorgaans van A en 8 afhangen

(zie verder 8 I, 7 en 8).

69 (aarde)
fig, I, 15

Bij een ster nemen wij de sfraling

waar, die van het gehcle naar ons toe
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gekeerde halfrond afkomstig is

) 1/2712
nRLFK = | 2nR sin € d(R6).cos 0.1(0,8) = ...... =
/,\ . 8 v / St
Flux van , Opp°rlngperspectivische
een ster verkorting
(o0}
- 2nR° . By (1B, (T)ar oeuess.(10), (zonder bewijs).
J
o
e—’TX
waar E2(T) = | =5 dx.
0 x
Dus :

R°F 2nR°B. (7)
T }\— ﬂ:‘L }\ T

O0——8

E,(T) at - nR?B}ﬁ) e (1)

In (1) blijkt T = 2/3 een redelijk goede schatting te zijn. Uit nRzFx =

nRZEX(?) volgt weer eenumonochromaﬁische stralingstemperatuur die hier

alleen van A afhangt.

'N.B.,~ Het is niet de bedoeling, dat men de afleiding van (10) en
(17), voorzover hierboven gegeven, kan reproduceren, Eén en ander is
slechts gegeven om duidelijk te maken, dat men bij de sterren een andere

T vindt dan bij de zonm.

De in deze paragraaf gegeven beschouwing, vooral het gelijkstellen
van de bronfunctie aan de Planckfunctie, geldt strikt genomen alleen in

het geval van een locaal thermodynamisch evenwicht. Deze toestand zal

zich voordoen als in beschouwd volume-element de fotonen door zuivere
absorptie verdwijnen en gebruikt worden voor de verwarming van het gas
en als nieuwe fotonen ontstaan die de energie uit het element afvoeren.

De redenering geldt zeker niet voor verstrooiing, waarbij fotonen niet

echt worden geabsorbeerd, doch alleen van richting worden veranderd
(door stofjes, door vrije electronen, enz.,).

Bij verstroociingsprocessen speelt de temperatuur van het medium

geen rol.
Wij komen naderhand nog op enkele absorptic- en verstrooiings-

mechanismen terug.

Opgave: Geef plaatsverwijzingen naar paragrafen, waar voorbeelden
J & . ’

van absorptie- en van verstrooiingsmechanismen aan de orde komen,
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§ I, 6. HET ZONNESPECTRUM,

a). Voor het verkrijgen van ceu spectrum wordt gebruik gemaakt
van buigingsroosters : vlakke glasplaten waarin een zeer groot aantal
evenwijdige groefjes gekrast zijn (500 - 1000 per mm). Voor het snij-
den van een rooster zijn uiterst kostbare en fijne instrumenten nodig.

Het principe van de werking staat aangegeven in fig. I, 16.

rood |~
2€ orde - o~
e
blauw — -~ o~
rood |™ — . __ -
e d . e D -~
orae lichtspleet — =TT —~
blauw . —_— =
1 ~ , - =
* e
blauw |— W:;;:;#:;,:,,:>wt:’ —
. N — — o
12 orde == o -
rood | — -
blauw - ¢
. - - |
2€ orde - - rooster
—
"rood |
scherm
fig. I, 16,

Voordeel van een rooster boven een prisma:

Grote dispersie, onafhankelijk van de golflengte A,

Nadelen van een rooster:

“1. Spectrum is lichtzwak (het licht wordt over vele orden ver-

deeld).,
2. Meer verstrooid licht (lichtsluier, omdat de niet geheel re-

gelmatige groeven licht verstrooien.

De lichtsterkte heeft men
/!téii:;;\}\\dm\\ sterk verbeterd‘door de groeven
een speciaal profiel te geven
r/\\qh\\ h\ (b.v. fig. I, 17). %o kan men b.v.
het meeste licht in de 50e orde

fig. I, 17. concentreren bij een rooster dat

100 lijnen per mm bevat,




Meestal gebruikt

men de zgn., autocolli-

matie-opstelling, zo- L >

als deze in fig. I, 18

is gegeven.

A// p———
— | —
/ - ,,./:7_
— P -
violet - T -
BB
~— = - . .
:zfﬁjc_/ rooster
rood P
= plaaw
fig. I, 18.

b). Overzicht van het electromagnetische spectrum.

! éptische
7 ”/,// 5en§ter'
Y ////// 7

7V

R - | _Radiostraling

i B 3

: radiovenster . LoBosdeer
. - 7
/f? ) ' //4/

Lo ' .

1% 108 1088 1 A1Q4A1O5XHO6X 107chm 10cm 1m  10m 102
| ' .
[

|
,tellers

fotogr. Dlaat

of fotocel

A
1
| . 1
! ' radiotelescoop ]
fig. I, 19,

An fig. I, 19 staat een schema van het zolflenglegebied. Bij de

smal gearceerde stroken treedt absorptie door de atmosfeer op, bij de

breed gearceerde strook refLectle door de ionosfeer. Verder staan ook de

apparaten aangegeven waarmee de diverse stralingen worden waargenomen

of geregistreerd.

5 .
7600 A Voor lenzen wordt in het UV-gebied kwarts en
6400 ] rood voor het IR-gebied steenzout gebruikt.

] oranje In nevenstaand tabelletje staat nog het ver-
6100 ] geel band tussen de belangrijkste kleuren en hun golf-
5700 lengten aangegeven,

] groen
5000

] blauw
L40oo

: ] violet

4000
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De extinctie bestaat

(e] - .
17. absorptie van str

o -
2 ., verstrooiing van

dse atmosfeer.

uit:
aling (door atocmen, moleculen)

straling.

De extinctie neemt sterk toe met

afnemende A.

In fig. I, 20 geldt:

-ax(h)sec ¢
,._;\ (h’(;) :I}\'e \__‘V._._J )
) extinctie-
coéfficient
als Ik de intensiteit. van de

straling buiten de dampkring i

| I\
|
I
| ¢
l"\\
nl e —
0 /2 /’
berg
Q’ flb I, 20.

en i (h ¢) de waargenomen otrallng op hoogte h uit richting (.

Dus nu is: ln-ix(h)v: 1n

We zetten nu 1n ixﬂh) uit tegen

ax(h)sec ¢
e (£33 1,20), > a-
aA(O> (fig.I, Door extra
ax(h)
polatie voor séc { — O
aK(O) aﬁ

vinden we IA; Dit geschiedt

ecenvoudig door de rechte 1lijn,
die in fig. I, 21 ontstaan is,
naar links door te trekkemn
(

(eerst sec —> 1, daarna {(in
9

gedachten) h —> «, zodat
a4 (h) i
K(

EXTBT — 0).,

N.B.,- Het bovenotaalac ge
en moet dus voor ecn aantal be

licht) gebeuren.

Voorts kan men dan voor e

tegen de golflengte uitzetten,

IK_ ax(h)s§c gn
' 1n IK

k2

"o Y
1n wXQﬂ  ~.

)\(h) X<h> 2 () }\('h)
Adﬂ K“n / A(O) K(O)

dx(h)
——3eC [

7\(0) i ] )
fig. I, 21.

1dt slechts voor één bepzalde golflengte,

paalde golflengten (dus in monochromatisch

en aantal zenithafstanden ( de energie

ook voor de geéxtrapoleerde (fig. I, 22).

De gapingen in de lijnen beneden de ware energieverdeling worden
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veroorzaakt door absorptie door de aardse dampkring.

Nu kunnen wij ook

-~ 2
bepalen J Ikdk
ware energieverdeling en zo vinden we de
(buiten de zonneconstante
‘ dampkring) :
\\ \\’ ~ (%1, 4.
Qg\\ oL
ST N A
SAve \%_80 1
e _ ‘ (I 750, X
6000 8000 100004 A o

fig., I, 22,

§ I, 7. BESCHRIJVING VAN HET ZCNNESPECTRUM.

We nemen waar:

1°, Van UV tot IR: continuum‘met absorptielijnen.

- o .
2°, Rontgengebied en UV (A < 1700 A): emissielijnen, gesuperponeerd

op continuum ( §I, 9 en 10).

Continue spectrum

‘ e
. Meximele helderheid in het blauw (4500 A).

2~ . Monochromatische stralingstemperatuur is in het midden van de zonne-
schijf 6500o K, en over de gehele schijf gemiddeld 6000°

3°, Naar het UV necemt de monochromatische stralings temporatuur (T ) af.

rad.
Het minimum ~ 4700° nabij A = 1700 A De zon straalt dus niet als een

zwart lichaanm.

(o]
weer op (Bij A~ 500 4 : T . = 10.000°).

!
{
rad.

4~ . Daarna loopt Trad.

Zie voor dit alles fig. I, 23.

o)
Voor A £ 900 A is IK variabel, en wel ruwweg volgens de 11-jarige
periode (ocorzaak: zonne-activiteit % I, 15),

De rontgenstraling vertoont plotselinge yitbarstingen, die samen-
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gaan met zonnevlammen ( §I, 21).

o
Van 4500 A tot langere golflengten neemt T a4 af,
T

Het IR over de gehele schijf levert

helderheid
I//‘
6 - /
/ zon
LI' f—r
\\\\ 7000°
2 L 65000
60000
0 I 1

1. i |
LO0O 6000 S%POK

~ fig. I, 23.

rs eer ~ D
ors ezn T . 5800
A Trad,
<1 cm 7°OOO chromosfeer
1T cm 10.000
20 cm 1009000 AN )
-3 m|1.000.,000° ffcorona

De radiostraling is variabel.
Volgens de 11-jarige periode
(zonnevlekken) treedt er minimale

“ddlostrdllng op; bovendien zijn

er radloultbﬂrstlngen tijdens zonnevlammen, De globale stralingstempera-

turen, die men uit de minimale radiostraling afleidt, staan in boven-

staande tabel vermeld.

$I, 8, INTERPRLTATIE VAN .

E RANDVLRZWAKKING EN VAN IK'

Als R de straal van de zon is, zien we de punten van de zonneschijf

als r = R sin 6, als r de afstand tot het middelpunt van de zonneschijf

is, en 9 de hoek tussen de verbindingslijn zon-waarnemer én de straal.

We gaan nu voor een aantal verschillende golflengten K( 0) tegen R sin ©

uitzetten (fig. I, 24).

A(O)
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(0) / \
\ L L= { M R \‘
1,01 P blauw-violet \ g
~ / ) 9]
+/  (bhood) \ 4 73/
0,8 [ N . o /\
‘rood ‘ | 0
N LN
0,6 [ | A\ .
[} v
o, | !
0,2 F
l | | @D
0 , o

-R 0 +R Rsiné

figo i, 2L,

Uit de le één bepaalde golflengte pbmcten intensiteiten IAKB, kunnen met
de wet van Plenck onmiddellijk de monochrcematische stia71nbstﬂmpeﬂanT0n

(‘% I, 5) worden gevonden: K(@)—BA(Lrad)“ﬂ rad(6)° Wij kunnen de 5evondeu
Trad toekennen aan de laag waaruit de straling hoofdzakeliijk afkomstig is.
Volgens ¢ I, 5 geldt IA(G) =B, (TK) met Tyacos 6. Uit het helderheidsver-
loop over de zonneuthgf,volgt zo het temperatuurverloop met de optische
diepte TK: T(TK)D Uit de randverzwakking volgt, dat de temperatuur naar
buiten afneemt. ‘

In beginsel is de nauwkeurige wzarneming van I\(O) bij één golf-
: /

lengte al voldeende om het zgn. temperatuurmodel T(TA> te vinden.
Verder is per definitic TK(X) J kA(Y)dA ($1,5), en dus is T als

-0 “.

functie van. de geometrische diépte x af te leiden uit T <'K)'

'62600 s -
chromosfeer 60 | » P X {
ﬂ>//// 4
ZONsopPy . TK=% . - |
\ ‘l/ ] “
. \“¢ g T
fotosfeer ZZ 6000°
P 7
1T Z 65000

O
fig. I, 25. (A = 5000 4)

(=)




We komen zo tot de volgende tabel (cerste 3 kolommen)

de zonneatmosfeer

- 1,20 -°

¢ een model van

X(em) | "5000 2| T Log Pg Log P,
(Pg:gasdruk) (Pe = elec~-
© tronendruk)
-200 0,001 | 4800° 3,60 0,L4%=1
0] 0,02 4500 Ly 41 0,95-1
95 0,1 5100 L, 81 0,53
170 0,45 5990 5,10 1,38
200 1,0 6630 5,20 1,98
215 2,0 7220 5,25 2,43
i
We kunnen ook 0 constant houden (b.v. nemen: 6 = O, het midden van de

zonneschijf), Ook op deze manier hebben we een temperatuurmodel T (x)

afgebeeld (zie fig. I, 26). Deze methode berust er op dat de absorptie-

.. .o o '
coefficiént voor A < 4000 A zeer sterk toeneemt met afnemende golflengte.

chromosf.

x=0

fotosf,

fig.

T20007..4

T, =1
45007 |
g%? 6600°

1, 26

We hebben dus twee methodes gehad:

(@)

2O

17, I}\(O,e)zf(e) —> B}\-(T>\.) - T(T}\) —

. 1,(0,0)=£ (1) —> BX(?K=1>-9 T(x)

/T
.y/
7 i
| l
) 2 1

4000 8000 170008
A
I,

fig. 27

T(x) (randverzwakking bij één
golflengte)

(enepgie—K—kromme van het midden
van de zonneschijf).
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T(x) is dus overbepaald. Neemt men de helderheidsverdeling over de zon-

neschijf IA(B) waar bij zeer veel verschillende golflengten, dan volgt
daaruit behalve T(x) ock de golFlengte afhankelijkheid van de absorptle-

coefficiént kx(x) (controle op de theoretische waarden).

Als we de golflengte A van 1700 X via 1000 X naar 100 X laten lopen, dan
komt dit overeen van een verplaatsing van de chromosfeer naar de corona.
‘Gaan we vanaf 4500 K naar langere golflengten, dan levert dit ons in het
IR, dat T . over de gehele schijf 5800° is, | _

Bekijken we de radiostraling: A = 1 mm = 20 cm > 1 m —=> 10 m, dan
neemt kk toe en komen we van de¢ chromosfeer (10.0000) in de corona

(1.000.000°) terecht (zie overzicht in fig. I, 28).

Bij een ster is geen randver-

fotosf.\ dmwan) CTORE zwakking waar te nemen, dus daaf
' . A<1008 . ) _ e v )
f”%%”"“~a'x>1m kan alleen de 2  methode gebrulkt
’ worden:
A=100-15008
A=1-20 cm K( ) (

Hierbij is FK(O) de gemiddelde
zichtbaar gebied straling over alle 6. Bovendien
IR en nabije UV is bij sterren doorgaans alleen
het zichtbare gebied en het UV

fig. I, 28
: Waargenomern

Uit het temperatuurmodel T(TK) kunnen wij het verloop van de gasdruk Pg
met de geometrische diepte x bepalen. Wij veronderstellen dat de atmo-
sfeer in hydrostatisch evenwicht verkeert. Een laagje gas ter dikte Ax
draagt aan de gasdruk bij APg, hetgeen gelijk moet zijn aan het gewicht
van een kolommetje op een cppervlakte-eenheid. Wij vinden zo:

| aP, = godx,
waarbij g de versnelling van de zwaartekracht en p de dichtheid (soor-

telijke massa) van het gas ter plaatse is.
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Verder is 4T = kdx, dus x T
ap =B2 41, oftewel dP =S¢ 4T,
g & g n

X T P

. -
als 4 ::]:—{‘, DU.S:P (T):J fi'; daT. X+AX T+AT Pg+APg

0 g 5 '
Een complicatie is, dat

* -
" (T,Pg) ook een functie fig. I, 29

van Pg is, Via een iteratieve methode is Pg echter toch goed te Lenaderen.

Verder is Pg:(ZN)kT (k is hier constante van Boltzmann en LN het to-
tale aantal deeltjes per volume-cenheid).
De zgn., electronendruk sz NekT (Nc is het aantal electronen per .

volume~-eenheid) .

Uit T(T), Pg(T) en de chemische samenstelling van de zom volgt Pe(T),
In de bovenstaande tabel staat P_ (in cgs~cenheden) en P, ook gegeven,
g
-
Bij 7= 1, vinden wij log Pg: 5,20 —=> Pg: 1,50109 dyne/cm2= 0,15 atm.
Uit T en Pg volgt, dat de dichtheid daar slechts 0,7% van de dichtheid
van de aardatmosfeer op zeeniveau bedraagt. De fotosfeer is dus buiten-

gewoon 1ijl.

§I, 9, BESCHRIJVING VAN DE FRAUNHOFER LIJNEN.,

a). Het cerste probleem dat zicn hierbij voordoet, is de scheiding
van de Fraunhofer lijnen van de absorptielijnen t.g.v. de aardse atmos-
feer (de zgn. tellurische lijnen). Methoden

1, Het spectrum wordt bij verschillende zonshoogten opgenomen.

Daar het licht van de zon naar de waarnemer op de aarde dan steeds een
weg van verschillende lengte door de cardse atmosfeer moet afleggen,
zullen de tellurische lijnen ook in sterkte verschillen. De Fraunhofer

lijnen zijn uiter-

aard niet aan deze oostkant a by c
veranderingen v,d.zon ‘
, ) westkant '

onderhevig. ‘
. v.d.zon |

2, Men verge-
1ijkt het spectrun
van de oostkant fig. I, 20

(a, b en ¢ zijn tellurische lijnen)

van de zon mnmet
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dat van de westkant. T.g.v. het Dopplereffect zullen deze beide spectra

t.o0.v. elkaar verschoven zijh, hetgeen met de tellurische lijnen niet het

geval is (fig. I, 30). ' ’
De belangrijkste tellurische lijngn‘zijn afkomstig van 02, 03, HZO’

CO2 en in het verre UV van N2 en OH.

b). Golflengtestandaarden.

De golflengtes worden geijkt met behulp van golflengtenormalen;
dat zijn zeer nauwkeurig bekende lijnen van bepaalde clementen. Hiervoor
worden de lijnen gebruikt van Kr86, Heg 198 en quqqc

De nuuwkuurlgheld waarmee men golf7engten in het Vonnespeotrum

kan bepalen is ~ 0,001 2.

c). Aantallen, identificaties.

Men neemt in het spectrum van 3000-13%000 2 ongeveer 26000 lijnen
waar. Hiervan zijn 15000 lijnen geidentificeerd., Verder zijn er nog veel
lijnen met A < 3000 2. '

Een molecuulspectrum bestaat uit groepen lijnen, die convergeren

tot banden. In een zonnespectrum komen deze echter weinig voor en ze zijh
doorgaans heel zwak., Dit duidt dus op ecn geringe aanwezigheid van mole-
culen op de zon., Alle moleculen, die op de zon Voorkomen, zijn twee-
atomig, b, V; OH, CH, CN, NH, C?, MgH CO., Deze komen allen voor in het
gebied van 3000-13000 ﬁ Grotere moleculen komen door de hoge tempera-

tuur en de lage gasdruk niet voor op de zon.

L AL .!!‘;3!

fig. I, 31 molecuulbanden,
Het spectrum, van an atoor of een ion bestaut uit betrekkelijk geiso-

leerde 1lijnen. De belan@r13kste atoo“lljnbn zijn d?konotlb van:

H (danVLduld met H o H, H ....),
B’y

Na (zeer sterk zijn de 2 zgn. D-lijnen in het peel),
voorts Mg, Ca, Fe, enz.

Lijnen van enkelvoudige ionen: (de zgn, H- cen K-lijnen),

- L+
Fe , Ti .
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In het verre UV ( A < 1700 &) en in het rdntgengebied komen

emissielijnen voor van meervoudig geioiiseerde clementen,

Van de 92 zardse elementen Zijn er 65 op de zon geidentificeerd.

Dat de overige 27 niet geidentificeerd zijn kan te wijten zijn aan &én

van de volgende oorzaken:

19, Er zijn geen lijnen in het zichtbare gebied aanwgzig.

2%,

o}

2", De elementen komen te schaars op de zon VvVoor,

Het laboratoriumspectrum van het element is slecht bekend.

d). De lichtverdeling in en de sterkte der Fraunhofer 1ijnen.

Vroeger schatte men de sterkte der Fraunhofer lijnen. Hoe dikker

en zwarter de lijnen, hoe sterker (Rowland).

Tegenwoordig heeft men veel nauwkeuriger methoden.

Men plaatst voor de spleet van de spectro-
graaf een zgn. trapverzwakker, waarvan elke
trap een bekende fractie van hét opvallende
licht doorlaat, en maakt hiervan een foto-
grafische opname., Op de fotografische plaat
is nu dus de zwartheid te 'vertalen’ in
intensiteitsverhoudingen.

. Vervolgens wordt de opname van het
zonnespectrum langs een'microfotometer

geschoven en grafisch geregistrecrd, zoals

. _spleet v.d.
‘)//spectrograaf

trapver-
o
zwakker

schematisch in fig. I, 2% staat weerge- I, %2
geven.
1spleet
i : fotogcel
- ’;,I\\ ~ . L'-*‘ T e {P
S [y A
- - | ~ “ | - i ~ -~ - n '(\L/"\\ ’!e"”‘.,w__. T
< | ; H . A s ter A
TR \ ; ’\ PR L&'@T‘ L i
- J, - - ’I ’ | - - '
\‘»\&/,’ ﬁ/V'ﬂ -7 “ vertaler schrij-
ff/// — zwarth: in ver
——— . , A
- p— . intensiteit
. B fotografische
fotografische  jau-s 1aat
plaat (op z'n pLas
kant gezien)
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De zo verkregen registrogrammen van het zonnespectrum zijn in at-
lassen uitgegeven. Als eerste kwam de Utrechtse sterrcwacht uit met eén
atlas van het zonnespectrum, welke ecen golflengtegebied van 3300—8600 2
bestrijkt. :

Tegenwoordig zijn er mecr cstlassen, die gezamenlijk het gebied van
1000-240.000 & bestrijken. | ' '

Opm¢ Het is ook mogelijk het zonnespectrum direct foto-electrisch
op te nemen. ‘

Kwantitatief bepaalt men.de sterkte

van een absorptielijn door het op=-

- WY S T continuum pervliak te meten, dat in het regis-
RN ; .
:: %? trogram wordt ingesloten door de
> AN
- R ) . S s N N .
G veau absorptielijn en het continuum.
o oo Ve 1gen: : o
acquivalente ervelgens construeert men een
breedte rechthoekje met hetzelfde oppervliak,
. wzarvan de hoogte gelijk is aan het
fig. I, 34 - gre geLtJ

continuum. De breedte van het recht-

hoekje definiéren we dan als aeguivalente breedte. Deze maat voor de

lijnsterkte wordt meestal in mi gegeven,

81, 10. SELECTIEVE £N CONTINUE ABSORPTIE EN
EMISSIE VAN 3TF ALING.

Hiernaast (fig. I, 35) staat
schematisch een willekeurig

\ atoom @ weergegeven., Om de kern

“ . Y,

R N
/ /zaﬁfelectro—
I y i - ’,v/ : 9

1o % \ met n-=1 electronen; vormende

4 \ het «'-ion, cirkelt het buiten-

la | \ . ste electron. Dit buitenste
! electron kan zich in bepaalde
/ discrete banen (n=1,2,3 c.v.)
bevinden. Bij een overgang van
het electron van een zekere
baan naar ecen verder naar buil-

ten gelegen baan treedt ab-

sorptie op van cnergie (b.v,

fig. I, 35 1 a 4in fig. I, 35), die
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d.m.v. cen foton of een botsing wordt toegevoerd. Hier wordt het atoon

aangeslagen (geéxciteerd). Bij overgang naar een meer naar binnen gelegen

vaan (b.v. 1 b) treedt emissic van energie op in de vorm van een foton.

De energie kan ook worden overgedragen aan cen botsend deeltje. Het

o

atoom wordt gedeeéxciteerd.

Wordt echter zoveecl energic opgenomen dat het electron het atoom

verlaat, dan treedt ionisatie op, waarbij het Q+—ion achterblijft.

In fig. I, 26 staat een term=- of niveauschema getekend, waarin de

i
hierboven genoemde overgangen schematisch kunnen worden weergegeven.
We. zien dan:

oy | 1a, Gebonden-gebonden-over-
' : ' o _ gangen (bound-bounc tran-
e e e b b wdonisatie- : .

' grens sitions), met selectieve

la . i12a

absorptie van energie.

5 BB
1}

5
L
3

-

Voor de straling geldt:

e
AE = hy = =5~
\E 5 ,

=}
1l
no

waarin

2o ; h= constante vaﬁ Planck=
Ta 1o i -27
ener- = 6,63.10 erg.sec,

gre T vs frequentie,

(E) B
- : ’ - n="1

fig., I, 36

A= golflengte,

c= lichtsnelheid.

We nemen hierbij dus spectraallijnen waar.

2a. Gebonden-vrij-overgangen (bound~free transitions).
Ook hier geldt: AE = hv = %go Het is echter duidelijk, dat AE hier
telkens een benédengrens, doch geen bovengrens heeft. Bij de energie
behoort dus straling met een continu absorptiespectrum tot een ze-
kere bovengrens in de golflengte (de seriegrens).

1b _en 2b, Hierbij treedt hetzelfde op als resp. in de gevallen la en 2a,
doch nu in omgekeerde volgorde. We krijgen hier dus resp. selectieve
en continue emissie van cnergie (resp. lijnen- en continue emissie-

spectra),
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3. (fig. I, 37). Vrij-vrij-ovcrgangen T ”w““\\\
(free-free transitions). \
s ®
Hier gaat het electron van de ene ion /

IV
"hyperboolbaan' over in de andere, : . pd
waarbij energie wordt afgestaan S vriyg elecjéy-/
tron
of opgenomen. s
e
Het is duildelijk, dat AE hierbi] -~
alle energieén kan aannemen (er
. i . I b
is noch een beneden- noch een - fig 37

bovengrens), dus ook alle frequenties kunnen voorkomen, en dus levert

dit een continu spectrum zonder begrenzing.

Vie beschouwen nu apart het termschema van waterstof (fig. I, 38),
waarbij we het nulpunt van de energieschaal bij de ionisatiegrens leggen.

Dan is € = =~
n

mofo

|
f ' enz.,
|
|

\ N\
N




.- I,28 -

Nemern we nu twee niveaus
n n, en n,, en is n, > 0y dan
1%,58 L z\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\x\\\ __ _O-punt is dus
13 [ : ¢
: I} 1 1
---% Ty e o C hv= ¢ - € =c ——-é--—Ez%\c—’
12 Paschen n 2 2 g ns
M r reeke n
10 | 2 ey Vie bekijken het geval
Balmer=
, _ n,= 1. Dan is dus
9t reeks 1
&
A8l 5 hv= ¢ 1 - “j—-) .
i) . 2
0o :
- 2
7§ E
61 g g Als n,= 2, dan stemt hiermee overeen een
5' -5 golflengte A= 1216 ] (Lya)
- o O . .
L _\g 0 Als n,= 3, dan is A= ....a.(LyB),
(eV) 2] &+ De lijnen Ly Lyﬁoa,,,convergeren
S
21- & naar een zekere grerJl"Jn, de zgn.
)
11 i seriegrens, met daarop aansluitend het
. Lymancontinuum. De seriegrens komt over-
o~

cen met de ionisatiegrens en ligt voor
o)

de Lymanreeks op A= 912 A. De gehele

recks ligt dus in het UV.

1

Lo,

n

Voor n,= 3 vinden we de lijn H ( 6563 A) voor n2 =L

fig., I, 3801

We bekijken voorts n,= 2. Dan is dus hv= c( T

5 (4861 2),....

Dit is de Balmerreeks, waarvan de seriegrens ligt blg A= 3646 2. Deze

gehele reeks ligt dus in het zichtbare gebied.,

Voor n,= 3 vinden we zo de Paschenreeks, waarvan o de golflengte
o
A=18751 A en de seriegrens A= 8206 ? heeft, Deze recks ligt dus in het IR.
. . . . . - -12
Meestal wordt de energie hier uitgedrukt in eV, 1 eV = 1,60.10 erg.

Opgave: Bepaal de golflengten, die overeenkomen met resp. AE= 1 eV,

AE= 10,15 eV (Lyoc) en AE= 1,89 eV (H,)

Voor anderc elementen zijn natuurlijk ook termschema's te meken,

Deze zijn echter veel ingewikkelder, want de meeste niveaus splitsen in
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een aantal subniveaus.,

Tonen vertonen spectra, die

t.0,7, het aanverwante atoorn naar het

. . . + .
violet zijn verschoven. (b.v. He' en H),

De continue absorptie in de

zon

wordt veroorzaakt door het H -ion.

De ionisatie-energie van H is
13,58 eV, terwijl 'de bindingsenergie

van het extra electron sleckts 0,75

eV bedrazgt.

Van dit H—fion zijn alleen maar
gebonden-vrij -overgangen (BF) en

vrij-vrij-overgangen (FF) mogelijk,

vandaar de continue absorptie

(fig. I, 40). De H -ionenconcentra-

8 N

tie op de zon is 10 - A 10—7“van

de waterstofconcentratie,

fig. I, 39

De absorptie door het H ~ion

joverheerst in het gebied van
3650 tot 10° 2. Voor A < 2650 3
vindt ook BF-absorptie plaats
door H-atomen,_ en "metalen™
(Mg, Si, C). In het radiogebied
treedt FF-absorptie van H op
(overgangen tussen hyperbool-
banen van een vrij electron onm

een proton).

A T~ BF
|
_ h  FF
' v
I s
, -
« I
JoL -
T +
=L = T |
A

80002 . 165008

8§ I, 11, DE VORM

ING VAN FRAUNHOFER LIJNEN.

a). Zuiverc absorptielijnen

-7

I}\(O,O) = B}\(T}\)C

O&-—8

A = :
dT}\'=B}\'(T% 1)‘» (§I, 5)9
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In het licht van cen absorptielijn is de zonnematcrie veel minder
doorzichtig dan in het licht van,het cmringende continuum, In fig. I, 41
staat aangegeven welke delen van de atmosfecr bijdragen tot de vorming

in het zichtbare deel van het spectrun.

chromo-
sfeer ’
0 ...__._._.A«,.. - “'/_____A.___.—.——C ont,
¢ foto-
J ittt sfeer B X g B
B Te o = } {
o lijncentrum ‘ \XJ
. C
T dalend A
,",’,“-',‘7",'4'_ ’ cont 0:1 0
fig., I, 41

In de lijnkern is de straling afkomstig uit een laag die hoger ligt.
(dus koeler is) dan de lpag waaruit de continue straling komt. Daarom

is de lijnkerﬁ donkerder dan het continuum,

T oplopend , chromosfeer
T 0 Y
A fotosfeer
fig. I, 42

Voor A < 1700.3 nemen we emissielijnenvin het spectrum waar, Waar de
verschillende delen van deze emissielijn mee overccnkomen, isWeergegeven
in fig. I, 42. Omdat de sclectieve en de continue absorptiecoéfficiénten
in het ultraviolet aanzienlijk hoger zijn dan in het zichtbare gebied,
komt alle straling hier uit de chromosfeer. De straling in de lijnkern
is afkomstig uit de hoogste (hier dus de heetste ) laag;

Omdet het lijnprofiel van een absorptielijn in het zichtbare spec-
traalgebied dus het verloop van de temperatuur in de fotosfeer weer-
spiegelt, kan men in beginsel het temperatuurverloop in de fotosfecr af-
leiden uit het inéensiteitsverloop in ecn absorptielijn. Aﬁaloog is het

’




- Iy31 -

temperatuurverloop in de chromosfeer en de corona in »rincipe af te

leiden uit het intensiteitsverioop in emissielijnen ir het UV (A< 1700 R).

b). Zuivere absorntie en

V(—3]."5tI‘OO:‘LiI”J.f;!‘c O
3 e e e = - 5

N

Thcoretisch kunnen de v f
a2bsorptielijnen niet totaal /

zwart worden, want de mini- \/ o]
! e e I... > B (T=4500")

3 . . lijn

rum temperatuur op de zon is

4500° (fig. I, 43), Bij deze
temperatuur blijft nog altijd

20 % van de intensiteit in f}gf I, 43

het continuum over (fig. I, 43).

Opgave: Reken dit zelf na door met de wet van Planck (§ I, 5) uit te

rekenen I - Neem aan, dat de continue straling-in

. oo Lo . e

lijncentrum ~ " continuum
. o) | . . .. .

cen laag van 6500  ontstaat, en dc straling in de lijnkern in een laag

. 0 (@)
van 4500°, Neem zowél een 1ijn bij 4000 A als bij 8000 A.

Men neemt echtér een aantal absorptielijnen waar die vrijwel zwart

zijn. Bij de Na-D-lijnen, waar BB-overgangen plaatsvinden van grond-

niveau 28% naar de niveaus EPV en 2P1,2 , blijft in de 1ijnkernen slechts
' 2 o o« ¢ .

2 4 3% van het continuum over. Blijkbaar gaat de veronderstelling, die
aan §-I, 5 ten grondslag ligt, nl. dat alle processen door zuiver

thermische absorptic en emissie geschieden, hier niet meer op. Men vindt

deze afwijking ook in andere zgn. resonantie-lijnen; dit zijn lijnen die

ontstaan door overgangen tussen het grondniveau en het (eventuecl ge-
. . .. +
splitst) daar op volgende niveau (voorbeeld: de H- en K-lijnen .van Ca”).

In deze lijnen treedt de zgn. resonantieverstrooiing op (wordt in het

college verder besproken) .. _

Lijnen, die ontstaan door overgangen fussen ni%égux, die vrij dicht
bij het ionisatieniveau liggen, gcdrageh Zicﬁ‘§fijwéi"éls zuilvere ab-
sorpticlijnen, In het overgangsgebicd treedt ecn mengvorm tusscn ver-
strooiing en absorptie op (b,v. bij de Balmerlijn Ha)7 Fig. I, L4

geeft een overzicht,




§%A/QQQZZZV//,Zg;r///zuivere absorptie

bezetting bovenste niveaux bepaald door botsingen

overgangsgebied

i

vrijwel zlivere verstrooiingslijn .

grondniveau

fig. I, bk

¢). De wazigheid van de

Fraunhofer 1lijnen,

vleugels
De eindige breedte van de

xern (fig. I, 45) wordt veroor- ““”‘z“:éi;:-
_— continuum
zaakt door het dopplereffect

t.g.v. thermische beweging van

atomen en ionen (V_ =1a?2
thern.
km/sec ). Verder is er nog een 0
dopplereffect t.g.v. kern

turbulentie (v = 1 km/sec).

turb.
Onder turbulentie verstaat men ongeordende bewegingen in het gas.

De vleugels ontstaan doordat de verschillende niveaux nict haar-
scherp zijn, doch een natuurlijke onscherpte b021tten. Er vindt dus na--

tuurlijke stralingsdemping plaats. Voorts zijn de niveaux nog verbreed

door storingen (botsingen) van naburige electronen, atomen of ionen.
o 9

Deze botsingsdembing neemt toe met toecnemende druk,

$I, 12. BEZETTING DER ENZRGIENIVEAUX -
DE WETTEN VAN BOLTZMANN EN VAN SAHA.

De wet van Boltzmann luidt aldus:

iy ] _50L0 &
KT T “i,]

L . =

Bl B
- l’...v.
1}

03
i_’
@]
1
Y
(SR
N
o
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waarin n. het aantal atomen in niveau- j,

J

= statistisch gewicht van niveceu j (cen gehecl

gy = getal),
Gi .= het cnergieverschil tusscn de niveaux 1 en j in c.g.s.-ecenhe-~
o1 . . e i . C den,
Lifj: hcet energieverschil {tussen de niveaux i en j in eV,
K :
€.
k = de constante van Boltzmann, i
S . kT
Veorts definieren we nog de toestandsom u = Zgie .
: 5040
—— J o\
n. T - & —FEme T
I i B4 kT ©5 . T i
Nu ig = = =~ ¢ = — , 10 )
2 u u
on,
i=1
dat is dus de fractie, welke het aantal atomen in toestand i uitmaakt
an het toftale aantal van dergelijke atoumen.
12 - . .
Opgaven: 1., Bepaal - van H, E,l > = 10,15 eV, In diepe fotosfeer, d.w.z.
1 g C . o B
m
T = 65007, g, =2, & 8.
ns n3 n3 ‘ _
2, Bepaal van Na —, —= en — als E, , = 2,09 eV en E =
: n n n 1,2 1,3
1 1 2 ’ ’
= 2,10 eV, g,= 2, g5= 2, g3= 4,

De verhouding

~ aantal atomen
Nu geldt, dat
: +atoom —> ion + eledtron; T

en dit is

De wet van Saha luidt alius:’
€
N, N 2u. . e
1 - c 1 T5/2‘ . kT
N -1t ou ‘ ’
o 0
: ' 3
waarin N1 = aantal ionen per c¢cm’,
Ne = aantal electronen per cmj,
No = aantal atomen per cm”,
€, = lonisatiec-encrgie vanuit de grondtoestand.

Nu is de electronendruk Pﬁ =
©

_
W u 5/2 -2ﬂ§9 E
a1 1 T 1 T 1
N = C 2 E" o "';-,-3' Y O . °

Q (0] c

wordt gegeven door de wet van Saha.

allcen afhankelijk van T (een zgn. thermodynamisch evenwicht).

N kT, D¢ formule wordt dus nu:
e . .
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=

Opgaven: 3, Bereken Nl voor H. E, = 1%,60 eV, u, =1, uy = 2,
_ o
pl
T = 6500°, P, = 80 dyne/cm”, log C, = - 0,175.

L, Bereken gl voor Na. E, = 5,14 eV, u, = 1,0, u, = 2,3
)

Verdere gegevens als in 3.

Met de wet van Saha kunnen we ook de concentratieverhoudingen van ionen

in hogere trappen van ionisatie uitrekenen:

N N
2 als E. bekend is, == als E, bekend is, enz.
N,l 2 N2 p)

Na toepassen van deze wet op de zon blijkt het volgende:
In de fotosfecr is H en He vrijwel neutraal.
C, N en 0 zijn zwak &én keer geloniseerd..
"Metalen' {(Na, Fe, Mg, Si) zijn (vrij) sterk &én keer geionisecerd,

Hogere ionisatie komt vrijwel niet voor.

N
De ionisaticgraad wordt gegeven door f——l—— .
N+ I
In procenten weergegeven geeft dit ons de volgéndo tabellen voor Ca en H
™
e 6 L 2 \\\\ Pol . 6 L 2
T 107 | 10" }10% ] 1 T NS 1107107 10 1
- =
=1 4.000° | © ol 22| 97 2| 8.000°| 00 |5 85
< | 6.000° | 3 | 73 |100 | 100 % | 10,0007 | o | & |78 | 100
| 8.000° |53 | 99 {100 | 100 | |7 |20.000°| 1 |52 99 100
A il .
2 1 10.000° |91 | 100 | 100 | 100 o
[ -
O us

8 I, 1% BE GROEIKROMME - DE CHEMISCHE SAMENSTELLING VaN DE ZON,

a). hbsorptielijnen in het

laboratorium.

‘{ ‘ We nemen cen isotherne

homogene gaszuil van de
spectrograaf lengte 1. Hierdoorhcen stu-

ren we cen bundel licht ret
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ecn continu spectrum° Na ufloop hicrvan blijkt dan uit cde fotografische
pbaat, dat de gaszull onﬂglg absorptlﬂllgncn heeft veroorzaakt.

Stel nu, dat de gaszuil N absorbercende deeltjes per cm3 heeft, dan
is het totalec absorptievermogen eveanredig met N, met 1 en met f (= de
oscillatorensterkte; £7<.1).

Dus de absorptiecoéffiéignt is evenredig met Nfl. Als deze klein

is, dan is W~ Nfl (W = aequivalente breedte). Als Nfl vrij groot wordt,

dan neemt W maar heel weinig toe

omdat de absorptie in de 1ijnkern i\\\;::::xﬁ\,ﬁfj;;;/”/(r cont.
verzadigd raakt. Als echter Nfl ‘}ﬁ%&%ﬁ’f
zeer groot wordt, ontstaan vleu- N
gels (fig.I, 47) en dan groeit W ‘ ©
weer wat sneller aan (W ~V Nfl).

fig. I, 47

Zetten we nu log W grafisch uit tegen log Nfl, dan vinden we de

zgn. groeikromme (fig. I, 48).

Bij een complex spectrum (b,v. van Fe of Ti) zijn de énergieniveaux
gesplitst in een aantal vlak bij elkaar liggende subniveaux. Tussen twee
niveaux zijn dus vele overgangsmogelijkheden (fig. I,'49), Er liggen dan
dus veel spectraallijnen bij elkaar, hetgeen men dan een multiplet noemt.
De energieén van de subniveaux verschillen weinig, zodat de f-waarden
‘ vrij eenvoudig gemeten of be-
log W rekend kunnen worden. De f-
waarden kunnen bij een multi-
: P plet sterk uiteen laopen, zodat
-”""f4/%g 0= we dus zo een aanthl verschil-

lende f-waarden Xunnen vinden

|
| ‘ bij vrijwel deczelfde golflengte.
I
|

T

T log Nfl1 e~ niveau n+1
Dopplertak "schoudert, | demglnmst | ?ﬁ IA
W ~ Nfl ‘ l]_Jnlrern I o 1: P !
CW o~ (Nfl) | i !
[verzadigd | | | |
| i | i ; ‘l
i
Py L
LY ——= niveau n

H
H
oq

- ) ’
fig. I, 48 fig. T, ko
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b). Absorptielijnen in het Spoctrum van de fotosfeer of van cen ster.

In dezelfde lagen trcedt nu zo-

zonsoppervlak

wel continue absorptie en emissie op

als ook absorptie en emissie in de fotosfeer

spectraallijnen.

7

selectieve

De aequivalente brecdte van een o/

: .. .. continue emissie emissie en
spectraallijn blijkt af te hangen en absorptie absorptie
van de verhouding:

selectieve absorptiecoéfficiént

continue absorpticcoefficient’ fig. I, 50

N

Hiervoor is dus.ﬁi— een belangrijke maat (N = aantal sclectief ebsorbe-
H” © , -

NC‘

rende deeltjes in spectraallijn)b Dit is evenredig met ﬁi-, omdat

N.- ~ N_. H

H H

We bepalen nu een benadering voor het analogon van Nfl uit het
laboratorium voor een gemiddelde T en ﬁe op de zon,

Het is duidelijk, dat we dan 1 uit Nfl moeten vervangen door.een
zekere C, die een soort effectieve laagdikte voorstelt.

Voorts vervangen we N door

E\Iﬁéo:.;—E.’ 0000000(1)
E H

waarin NE net totale aantal deeltjes van het element is, waar NS deel
van uitmaakt, Voorts is
N N_

2 4 S 153
. .N +N. bl ..'...(2)
a a 1

‘waarin Na s het aantal selectief absorberende of emitterende atomen van
b

het bepaalde’element is, N_ het aantal atomen en Ni het aantal ionen.

We stellen nu:

NN N 4N,
_ Cy a moo
X = N . I\I +N. . N" .C,‘ ()\.,I\,le)qf oonoov(})
ca a 1 : Jul

waarin 01 een constante is, die afhangt van .de wisselwerking van de
continue en selectieve absorberende en eritterende processen + constanten.

Nu is in (3) de eerste factor nct de wet van Boltzmann te berekenen,
de tweede met de .wet. van Saha., De derde factor noemt men de abundantic

van het element t.o.v. waterstof, dat ic de verhouding van het totale
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aantal atomen en ionen van het beschouwde element tct het totale aantal
waterstofatonen. Dit duiden we voortasn a&nvmot_AE.
Voorts is W een functie van x, dus W = f(x).
Na invullen van de formules van Boltzmann en Saha in (3) vinden we
dan ten slotfe, dat

= 1

2020 .

- : g =
* =10 e

(S

9]

a
N _+N.
a i

. 01 ;.....(4)f

Men heeft gevonden, dat de lijnen gevormd worden in een vrij dunne

laag bij een zekere gemiddelde T'en’ﬁe,

- .1 o - - ; .
Uit (4) is u . Na+Ni . C,I weer een constante qa,‘dle alleen dan

precies te berekenen is, als er een model gegeven is (d.w.z. T(T) en
P (1) ).
. ) ) :

We moeten verder T zo aanpassen, dat de punten minimaal spreiden

om-de gemiddelde curve (fig. I, 51).

Oggaveﬁ ‘
e Men moet vinden
. dat ,
| 4500°< T< 6500°.

log W

Waarom 7

50h0 o

+log 025 T s

log(gf)_+log A

fig, I, 51

Voor zwakke lijnen geldt, dat W = x. Is T gevonden en zijn alle
constanten bekend, dan kan AE gevonden worden., Zo komt men tot de
chemische sanenstelling van de zon (quantitatief):

90 % H, 99 % H + He, 1 % rest. Nauwkeurigcr krijgen we de volgende tabel:
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clement logAE+1O opmerkingen element logAE+1O cpmerkingen
L
komt op aarde - . N ] _
H 10,0 7zeer ov ° Na 4,3 op aarde ko
He ~9;0 meinder voor Mg Syl men ongeveer
C 6,7 ~}komt op aarde Si 5,5 )overeenkomsti—
minder voor. i = N
6,0 Onzekerheid is Ca L,15 ge hoeveel
0. 7,0 een factor 2. Fe L,6 heden voor.

§ I, 14, DE CONVECTIEZONE EN DE GRANULATIE.

: In het centrale
- deel van de zon wordt
convectiezone Kern .
‘ ' : ' 6 o bij zeer hoge tempera-
tuur en dichtheid
energie opgewekt door
kernfusie. De energie-
stroom lekt in de vornm
van straling naar bui-
700,000 knm ten (stralingsevenwicht),
tot aan de onderzijde

van de convectiezone.

1100,000 km

In de convectie-

zone (100,000 tot 300

km onder het zonéopper—
g. I, 52 _ vlak) vindt de energie-
transport vrijwel volledig plaats door convectie.

De convectie geschiedt sche-

matisch als volgt (fig. I, 53) .
chromosfeer

fotosfeer

Een element (a) dat iets heter is

dan de omgeving zal gaan opstij-

gen, T.g.v. de naar boven afne-~

mende druk zal het element ‘
uitzetten en adicbatisch afkoelen

In de convectiezone is de tempe-

convectiezone

ratuurgradiént juist zo groot dat

het element op elke hoogte steeds fig. I, 53
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heter blijft dan de omgeving, zodat het kan blijven stijgen. In de con-

vectiezone blijven koudere elementen dalen. Het resultaat is dat op deze
wijze cenergie naar buiten wordt getransporteerd.

Direct boven de convectiezone ligt de fotosfeer, waarin de energie-
stroom weer vrijwel gehecl als straling naar buiten loopt. Toch verraadt
de convectiezone zich in enkele verschijnselen in de fotosfeer,

Het ecerste verschijnsel is de granulatie (korreligheid): de fotosfeer
is bezaaid met kleine heldere granules (korrels) (fig.I, 54). De afmeting
van één zo'n granule is 500 tot 1500 km,
en de levensduur enkele minuten. Het
helderheidscontrast duidt op een tempe-~

ratuurverschil AT = 500O t.o.v. de

gemiddelde temperatuur. Men verklaart

l \ : fig. I, 54

! % deze granules als hete elementjes die uit
% de convectiezone doorgeschoten zijn in de
? f fotosfeer,
? Uit een spectrum van goede kwaliteit

biijkt, dat de tellurische lijnen kaars-
fig. I, 55 recht zijn en de Fraunhofer lijnen kronke-
lig (fig. I, 55). Dit dﬁidt op snelhei sverschillen in de fotosfeer met
AV = enkele honderden m/sec en in de chromosfeer met Av = enkele km/sec,
Indien we nu de snelheid van een elementje op de zon als functie van
de tijd geVen, dan ontstéét fig. I, 56. We hebben hier dus te doen met
een

gedempte
trilling,

<1

fig. I, 56.
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De verlilaring is dat het fotosferische-chromosferische fylies™
plaatselijk wordt "zangeslagen' door doorschietende elementen ult de
convecthezone, In een deel van de gevallen ziet men zo'n trilling direct

na het verschijnen van een heldere granule beginnen.

§ I, 15. ZONNEVLEKKEN,

a). Uiterlijk , porie
VZ
Er zijn zgn. porién, donkere ﬁ%
: W
rondachtige vlekjes, tot L4LOOO km a

diameter. De levensduur hiervan
. Unmbra

is enkele‘uren tot een dag. A//

Er is ecn kleine kans dat de Penumbra
porie zich ontwikkelt tot een
zonnevlek, met een diameter van
3000 tot 100,000 km. In een zonne- fig. I, 57
vlek onderscheiden we:
1). De umbra, de donkere kermn,
2). De penumbra, eeh lichter gedeelte hier omheen, maar toch nog
belangrijk donkerder dan de fotosfeer. ,
De levensduur van cen zonnevlek bedraagt enige dagen tot enige

maanden.

v Zonnevlekken verschijnen vaak in
rotatie ——s paren of in groepen met paar-structuur.

! In fig. I, 58 staat systematisch van
tijd ’?‘ boven naar beneden weergegeven hoe cen

/

RS

" zonnevlekkenpaar ontstaat en weer ver-

dwijnt. Eerst ontstaat dus de zgn.

N leidende vlek, daarna komt de volgende
leidende vlek erbij, terwijl de leidende groter
volgende N vliek
vliek * "f wordt. De volgende vlek verdwijnt ook
\"% weer het eerst.
f

Oost-West-richting

fig., I, 58
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b). De straling én temperatuur.

De totale straling van de umbra

straling, dus Fu/FF =

Boltzmann is dan

Ll- .
T T -
.{ ueff./ Feff.)

Tu ) = O,69.1F
eff. e

Dus:

0,20, als F de

0,20+

= 0,69.5800 = 3900°K.

ff.

:s gelijk aan 20

% van de fotosfeer-

flux is. Volgens de wet van Stcfan-

In de penumbra vindt men, dat T gemiddeld SOOO lager is dan de fotosfeer,

c). Lijnspectra.

In de umbra vindt men de meeste lijnen uit de fotosfeer terug,‘

hetzij versterkt, hetzij verzwakt. Bovendien komen er vele lijnen bij.

Het volgende valt hierbij op:

nl. extra banden van TiO, CaH, SiH, Zr0O, enz.,, waarschijnlijk

Lijnen van atomen, vooral van kleine aanslagenergie,

1).
2).
de umbra versterkt,
3).
ook van H,0.
Dit

alles wijst op veel lagere temperaturen,

De meeste lijnen van ionen zijn in de umbra verzwakt.

zijn in

Er zijn in de umbra veel meer en veel sterkere molecuulbanden,

in de diepe lagen van

o) - o
LOOO™, en aan de grens van de chromos eer van 3000 .

e
H- — -
veld I H=0
= H
\ ﬁ\
tegengesteld
H=0 circulair
gepolariseerd
H
5 ) tegengesteld.
ﬁj7 lineair
——— - gepolariseerd

fig. I,

d). Magneetvelden

Met behulp van het

Zeemaneffect heeft men

magneetvelden in de
zonnevlekken kunnen
_aantonen.

Plaatst men cen
lichtbron in een sterk
magnetisch Veld,:dan
blijken de meesté
spectraallijnen

gesplitst in cen aan=-

tal ceomponenten
(Zeeman~effect).




- I,k2 -

Het licht, dat het nagneetveld onder een rbcnte boek verlaat, geeft een

spectrum tec zien, wairvan de lijnen in drlepn = JP 5~o*11t5t..Hierbij
zijn de twee buitenste compon@nten too.v. de nmiddelste component tegen-
gesteld lineair gepolaris cerd (fig. I, 59). Verlaat het licht het mag-
neetveld evenwijdig met de veldlijnen, dan worden de lijnen in twixcn

gesplitst, De

spleet v.d.spectro- twee componenten
graaf fotosfeer

R R zijn hier t.o.v.
penumbra elkaar tegenge-
steld circulair
gepolariseerd.
(Sommigle 1ijnen
splitsen op een
meer ingewikkelde
nanier).
forusfeer Hale stelde
een spectrograaf

op een zmonnevlek
~~ = chronosfeer - (fig. I, 60 A)
e ZONnsSoPpP .

‘W/-yb fotosfeer . in en reeg
LI : toen een lijn-

splitsing te

zien als in fiz
I, 60 B, Dit
moet dus duiden op een magneetveld, woarvan de veldlijnen lopen als in
fig., I, 60 C, of in- tegengestelde richting. o |

Bovendien bleek dat telkens de leidende en dc volgcnda vlek tegen
5estelde polariteiten hebben. De veldlijnen verbinden ae ]Gld@AdQ met

de volgende vlek (fig. I, 61)

S RSN
. T
. " T ——
Het sterke magneetveld is verantwoor- //;// — \\\
. Vi /' ~o
ﬂcl;gk voor de lagerec tpmpcr ‘tuur in de //7 ./ffx\\\\ \
/// A
zonnevleL. In de dicpere lagen van de vlek {j{ , \
| N )
kan zich geen normale volledige convectic w }
ontwikkelen ondat in de sterk geleidende volgende leidende
vliek vlek

materie bewegingen locodrecht op de veld=-

lijnen sterk worden afgerend (vgl. de fig. I, 61
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Foucaultse stromen)., Daarom loopt in de vlek een veel klcinere energie-

stroom naar het oppervlak dan in de rormale convectiezone het geval is.

Bij deze kleinere energicstroom F neemt de vlek een bijpassend lagere

temperatuur aan (Stefan~Boltzmann: F = oTu).

e). Het Evershed-effect.

Het spectrum van een zonnevlek geeft
een kleine Dopplerverschuiving te zien:

het Evershed-effect, hetgeen er op duidt,

dat in de penumbra stromingen naar bin-
nen en‘haar buiten plaatsvinden. De stro=
mingen naar buiten zijn het belangrijksto
(De hierbij optredende snelheden lopen
van 1 tot 4 knm/sec.).

§I, 16. WAARNEMING VAN DE CHROMOSFEER EN CORONA.

e T ( - - - T T
e ol \w\

" protuberansen \ ' corona+
//f k\ | chromosfeer
/o /A} R

( y l‘
\ ) .
\\ zonneschijf
//
(
N -
| corona+
{ chromosfeer

|
. | | —. ’
\\\‘ corona .// l
..... \"wwxv/adf“/// |

- fig. I, 63

Het licht,
dat van de zon
naar ons 00g on-
derweg is, wordt
gedeeltelijk
door de aardat-
mosfeer (en in-
dien we een
ki jker gebruiken
ook door de len-
zen) verstrooid
hemellicht. #~han-
gezien het licht

van de chromo=

sfger met &

protuberansen veel lichtzwakker is dan dat van de fotosfecer en de helder-

=7 s 44=0

heid van de corona zelfs 10 a 10 x de helderheid van de fotosfeer

bedraagt, zullen we deze delen van de zon onder normale omstandigheden

dus niet kunncen zien.




‘Deze bezwaren werden cchter geheel ondervangen tijdens een zoneclips,
daar deze delen van de zon dan niet me-r "overstraald' worden door het
verstroocid licht van de fotosfeer, De atmosferische bezwaren kan men sterk

verminderen door op een hoge berg waar te nemen.

Eclipsinstrumenten.

a). Tijdens de eclips maakt men gebruik van de spleetloze spectro-

graaf (prismacamera)
prctuberans

&chrémosfeer

A

s

\

{.

|

!

f

/

V
b

/‘
f
[
y
i
|
‘\W v
‘i
!
H/
\Jf/
4

i
i
i
Y
1
!
y
\
\

A '/_

fotografische

| o S plaat

&y o protuberans

fig. I, 64

In principe werkt dit instrument als volgt: De bij een eclips zicht-
baar geworden chromosfeer werlit als een splect in het oneindige, Via een
prisma wordt hiervan een spectrum opgenomern, zoals in fig. I, 64 staat
weergegeven., Dit zgn. flitsspectrum bestaat voornamelijk uit een reeks
monochromatische beeldjes ven de chromosfeersikkel. Blijkbaar bestaat
het chromosfeecrspectrum hoofdzakelijk uit emissielijnen.

Tndien men wacht tot ook de chromosfeer geheel bedekt is, dan krijgt
men een spectrum van de corona (fig. I, 65), cen continu spectrum met

emissiefiguren.
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b). Waarneming van de chromosfcer e¢n dc protuberanscn buiten een

eclips.

1). De spleetspectrograaf. ////spleet
Men stelt de splect in op de ////,_\\\\\ %
chromosfeer (met eventuele protube- /
/ }/protuberans
p

P . |
rans) en verkrijgt zo een spectrun ;
\

met emissielijnen waarop gesuperpo-
P \\ | _chromosfeer
neerd het spectrum van verstrooid .

fotosfeerlicht.,

2). De spectrohcliograaf rig. I, 66

injangsspleet tweede splert !

i - P T i

i / ) 'N,b.:*-\i-‘

s 3 — - '}* - =N
i\ ' \r '\/»/ - ' / -
zénsbeeld fotégrafische

plaat

s T 7
fig, I, o7

Hét verschil met de splecispedtrograaf is hier, dat er nog een in-
stelbare tweede spleet is, die één klein golflengtegebiedje selecteert
(fig. I, 67). Indien we dus het zonsbeeld voorbij laten trekken, krijgen
we ~een menochromatisch zonsbeeld(spectroheliogram),indien we tevens
de fotografische plaat synchroon verschuiven.

’ Men werkt veel in het licht van de¢ kern van de Ha-lijn en de lijnen
van :Cat (H- en K-1ijn),

Wanneer men het apparaat sncl op en neer laat bewegen, is het beeld

van de zon ook direkt te ziea. We hebben dan ecen spcctrohelioscoop.

De straling bij een zekere golflengte A is afkomstig van het gebied,

waar Ty A 1 (TK(X) = kX(X) dx)., Een absorptielijn is dus afkomstig van
[ee]

-
.

een gebied, dat meer naar de buitenkant ligt dan het gebied waar het

continuum vandaan komt, want k... >> k (fig. I, 68).
1lijn cont.
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In kernen van sterke lijnen is het licht van dc chromosfeer afkomstig.

chromosfeer

fotosfeer ' \

1, 68

3), Het monochromatisch polariserend filter (Lyot-filter).

Men plaatst achter elkaar om en

_? iﬁ%;ﬁ%%f%“' om een polarcidplaat en een kwarts-
' ;%g plaat (fig. I, 69: p = polaroidplaat,
| !; k = kwartsplaat), waarbij iedere
i %i% kwartsplaat twee maal zojdik als
g _% """" zijn voorganger is. Dit hele systeem
laat een rceks discreteAgolflengte-
fig. I, 69 gebieden door. Met een gewoon kleu-

renfilter is é&én Kleur uit de reeks
te isoleren°
Het voordeel van een Lyotfilter boven de spectroheliograaf: In é&én
belichtingstijd ontstaat een gelijktijdig beeld van het zehele zonsopper-
vliak. Het is zo b.v. mogeliljk om snel te filmen, . .
De nadelen: (1) Het dnorgelaten golflengtegebiedje kan maar enkele
2 verschoven worden ( b.v. door de temperatuur van
het filterblok te wijzigen).
(2) De beelden zijn minder monochromatisch (dus minder

contrastrijk).

¢). De waarneming van de binrencorona en de protuberansen buiten

een cclips.

Hiertoe gebruikt men de coronograaf (ontworpen door Lyot) (fig.I1,70).

Diep in de kijkerbuis is een zeer goede enkelvoudige lens geplaatst.
De binnenzijde is dofzwart gemaakt en met vascline ingesmeerd, om stof
te kunnen invangen. Het zonsbeeld wordt via een spiegeltje naar c ge-

kaatst (een glasvenstertje), waar het nasr buiten kan ontsnappen
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Spiegel

"‘\_,.\
chromosfeer

\, | «ﬁ;——-coronu
: \§§::¢% !

- //»/\/-\4_,}
L diafragma. fotogr.
. 1 collector- plaat
objectief, f i lens
al 4/ ; T
}.\“Az / ‘7;)*;’Lb'
|
i
b Vg;““’““’””’“"’ 3}{ at

fig. I, 70

(Voorgover het reflecteert bij ¢ kan het bij & naar buiten, enz.).

zijn we dus het fotosfeef&icht kwijt. Het licht.vén de corona kan recht-

streeks naar de collectorlens en zo verdar naar de fotografische plaat,

De randen van een lens verstrooien het meeste licht. De collectorluné

beeldt nu de randpunten a, b van het objectief af ocp een dlafragma in

a'y b'. Zo verkrijgen we dus cen beeld van de binnencorona en de protu—

beransen met zo min mogelijk verstrooid licht.

$ I, 17. DE CHROMOSFEER,

" Bij een eclips is de chromosfeer het

best te zien. Wé zien dan een grasspriet-

spicules

achtige structuur. Deze ''grassprietjes",
die we gpigglgg“noemen bestaan slechts en-
kele minuten. , N
Uit het flitsspectrum (fig. I, 72)Hijt,
dat de Ha—,'HBQ, H -, enz., alsmede
de Ca’(H en K)-lijnen tot op 10.000
| km hoogte te zien zijn. Zwzardere

¢lementen vormen minder sterke 1ij=-

nen en-kcmen voor tot op 1000 km
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hoogte. De emissielijnen zijn op een zwak continuum gesuperponeerd.

. chromosfeer De ver! laring is als volgt:
Indien we buiten de eclips de spectro-
graaf richten op de chromosfeer zoals in fig.
I, 73 staat aangegeven, dan is de chromosfeer
in continu licht optisch dun, d.w.z. LY << 1

(§I, 5). In het continue licht geldt dus:

I, = B(?)m)\ << B (7)

. . P H T > L]
In emissielijnen echter geldt ‘1ijn Tcont,

6} ‘ Als nu T,.. >> 1, dan is zelfs
lijn

fig. I, 73 Ilﬁjn =B (T),

De lage chromosfeer:

Het spectrum is ruwweg het''spiegelbeeld" van het spectrum van de
fotosfeer, d.w.z.: de chromosferische emissielijnen zijn sterker naarmate
de fotosferische absorptielijnen sterker zijn. Toch zijn er ook verschil-

len: ‘
"De chromosferische ionlijnen zijn opvallender, hetgeen duidt op een

lagere Pe; hefgeen weer duldt op een lagere Pg en dus een lagere (.

De temperatuur loopt van 45000 met de hoogte op tot 6000°,

De hoge chromosfeer.

Hier vertoont het spectrum vooral waterstof-, ca” (H en K)=-, en

He-lijnen (die niet in het spectrum van de fotosfeer voorkomen 1). De

lijnen zijn sterk verbreed, hetgeen duidt op turbulentie (spicules ?)

§I, 18. DE CORONA.

a). Waarnemingen.

De gehele corona kan men tijdens totale eclipsen waarnemen, de
binnencorona ook buiten de eclipsen met de coronograaf van Lyot ($I,16c).

Uit deze waarnemingen kan men de structuur van de corona bepalen.

Het zonnespectrum in het verre UV en in het rontgengebied ontstaat

vrijwel geheel ir de corona, evenals de radiostraling.
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b). Uiterlijk en helderheid.

uitloper

poolbundel

fig. I, 7h

Duidelijke structuren zijn de pcolbundels en de uitlopers (Eng:
streamers). Zo'n streamer heeft als kern een protuberans (fig., I, 7hb;
zie § I, 20). De helderheid van de gemiddelde corona neemt af met r—73
als r de afstand tot het middelpunt van de zon is. De vorm van de corona

haugt sterk af van het aantal aanwezigze zonnevle hkep (81, 22).

c). Spectrum in het zichtbare gebied.

Dit is te onderscheiden in: )

1). Een continu spectrum, zonder 1ijnen (95 %bvaﬁ gehele spectrum).
2). Emissielijnen | | |

"3). In de buitencorona vertoont het spectrum Zwakke Fraunhofer

lijnen I

1), Het continue spectrum zonder 1lijnen.

De energie-golflengteverdeling in dit spectrum is geheel gelijk .aan
dat van de fotosfeer, alleen zijn de Fraunhofer lijnen uitgewist.

Het fotosfeerlicht wordt hier verstrooid door yrije electronen, onafhan-

kelijk van ‘de golflengte (zgn, ThomsorvorstJ001ﬂn§,o De Fraunhofer lijnen
zijn uitgewist door de snelle, ongeordende thermische bewegingen der
electromen (Dopplereffect). Bovendier blijkt het licht van de corona

gepolariseerd te zijn. Het verstrooiingsmechanisme werkt als volgt
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(fig. I, 75)

Licht bestaat uit electro- _ N\ N\ e
magnetische golven. Hier electr, // \ A \\\\

comp . 3 —
doet alleen de electrische / \\ /// ﬁ \\\\/// \
component ter zake. In een N /

electron

vlakke electrische golf
zal het vrije electron met fig. I, 75

het wisselende veld gaan
meetrillen (vgl. een kurkje op water). Het harmonisch-trillend electron
gaat zelf licht uitzenden.

Niet-gepolariseerd licht bestaat uit een groot aantal electrische
zolven, waarvan wij de trillingsrichtingen ontbonden kunnen denken in de
%- en in de z-richting, die loodrecht op de voortplantingsrichting ¥y
staan (fig. I, 76), met dezelfde zZ
amplitude A. Stel dat de waarne- I/

mingsrichting een hoek © met de

voortplantingsrichting maakt, en R/ A Jo

dat de waarnemér zich in het ~
x-y-vlak bevindt. We zien dan | ~
dus de. trillingen in de z~-compo- * 008 0
nent onverkort, met amplitude A,

maar de x-component zien we w
verkort, met de amplitude A cos 6. fig. I, 76
Aangezien de intensiteiten evenredig

zijn met de kwadraten van de amplituden, verhouden de 1nten51te1ten van
in z- en in x- richting gepolarlseerde straling zich als A : A cos @3
de totale intensiteit is A + A20052 9, Bij & = O is er geen polarisatie
(AZ + AZ) en bij 6 = 90° is er volledige polarisatie (A2 + 0).

Ga na, dat men bij de corona een
sterke, doch geen volledige pola-
risatie // zonsrand verwachten
moet. Met behulp van nicols heeft
men gevonden dat dit inderdaad

het geval is (fig. I, 77).

Voorts bestaat er een for-

mule, die aangeeft hoeveel licht
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&én electron verstrooit. Uit de helderheid van een bepaald gebiedje van
de corona kan men dus het totale aantzl electronen langs ecen kolom in de
gezichtslijn berekenen. Uit een groot aantal bepalingen voor verschil-
lende gebiedjes kan men de electronendichtheid Ne per volume-eenheid als
functie van de afstand tot de zonsrand h afleiden: Ne(h) (wiskundige aan-
pak als in § II, 22, ruimtelijke dichtheid in bolvormige sterrenhoop)°
Omdat de corona uit vrijwel zuivere waterstof bestéat, dat Voliedig.
geioniseerd is (onderdeel f van deze paragraaf), kan men het aantal
atoomkernen gelijkstellen aan het aantal electronen, dus Ni(h) Q;Ne(h)°

Men vindt dan dat de ccrona

uiterst ijl is. Denkt men zich een

kegel met de tdp in het middelpunt 7
van de zon, die uit het zonsoppervliak . N
een oppervlak van 1 cm2 snijdt, dan
bevindt zich in deze kegel boven de
zon totaal-1o—4g materie (vgl. aard—  M.

atmosfeer: 1000g). De gehele corona

bevat totaal 6.1018g materie (vgl.
massa van de aarde: 6.1027g), fig. I, 78

2). Emissielijnen.
In het gebied van 3000 tot 11.00( X komen 30 emissielijnen voor,

waarvan er 5 zeer sterk zijn, Lange tijd heeft men deze llJnen niet

kunnen identificeren,
Van 1940 tot 19@5 heeft Edlén ontdekt, dat deze lijnen zgn.

"verboden lijnen" van enkele zeer hoog geloniseerde elementen zijn.

Verboden lijnen 21Jn llJnen die in laboratorium- omstandigheden niet kun-
nen optreden, omdat Zeer 1age drukken en zeer hoge temperaturen vereist
zijn, v ' ’
Men gebruikt nu de.vdlgende terminologie:
Fe geeft een Fe I - 1ijn
Fe™ geeft een Fe II - lijn
7t geeft cen Fe ITI - lijn

enz.




~

Men heeft nu spectra gevonden van | Fe X J t/m r Fe XIV j,
F : = - | (niet
ven | N XIT | t/m [ wi xvr Jas
F , = precies
van | Ca XIII J t/m ;| Ca XV J,
- - | onthouden!)
en van L A XIV J, :

(De vierkante haken duiden altijd op verboden 1ijnen).

De zeer hoge ionisatiegraad en de grote breedte van de 1lijnen

60y,

O . .
( ~ 1 A) wijzen op zeer hoge temperaturen (1 a 2 x 10

%), Het spectrum met de Fraunhoferlijnen

wijst op verstrooiing van het licht door stofjes.

fig, I, 79

~ Deze vormen een "stofcorona', d.i. een interplanetaire‘stofwolk,
die ook het zodiakale licht veroorzaast (zie het college Planetenstelsel).

Via de stofjes bereikt het zonlicht de waarnemer (fig. I, 79).

Men kan dus uit een registro-

gram van het spectrum van de

stofjes (nor- o
naal fcto- corona afleiden welk deel van dit
sfeerspectrum)

VTV

spectrum wordt geleverd door ver-

1
\
4
]
K
\
|
j electronen strooiing aan electronen en welk

deel door verstrooilng aan

fig. I, 80 . stofjes.

d). Het verre UV en het rontgenspectrum van de zon.

0
In het gebied A < 1700 A komen emissielijnen in het zonnespectrum
voor (vgl. & I, 11). Dit zijn toegestane lijnen van laag-geioniseerde
o
elementen nabij 1700 A en van toenemend hoog-geloniseerde elementen naar

de kortere golflengten. Dit is begrijpelijk, want aan de 'rode' zijde van
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het golflengtegebied ontstaan de
kortere golflehgten meer en meexr
0I-~0
NI->X

Iv
IV

spectra van

enz.

¥
i
t

- S5i XIT

—= Fe XVI

el

straling bestaat uit verschillende componenten, nl. uit periodieke

ponenten en uit een zgn. '"rustige component’’. We beperken ons hier

in de

De radiostraling met A >71 m komt geheel uit de corona. De

lijnen vooral in de chromosfeer, voor

corona, Men vindt o.a. de

radio-
com-

tot

de rustige component (zie verder 8 I, 21). Zie fig. I, 81,

Tom T : \\\\\\\ wet V. Planck,106 ©

__ga-)\ /
waargenomen rus-

\Fige component

\\

N

~

1 m log A

corona optisch dun corona optisch dik

fig. I, 81

is ‘de corona optisch dun.

ceerd dan de wet van Planck aangeeft:

f). Voor de temperatuur van

de corona vindt men uit verschil-
lende bepalingen bedragen van
700.000° tot 4.10° °. De corona
is het heetste zichtbare object
in het heelal !

1). Theoretisch kan men

voor een aantal temperaturen P(h)

ultzetten tegen h, gebruik

K .

Voor de wet van Planck geldt

in goede benadering: B, = 920 De
ATk

continue absorptie (vrij-vrij-
absorptie van H, § I, 10) neemt
~zeer sterk toe met toenemende Ao
Fig. I, 81 kan nu als volgt
worden geinterpreteerd:

| Voor A > 1 m is de corona
optisch dik (ﬁx >>'T), dus
I)\=B7\(T),

waarbij men vindt

dat T a7 x 10° © K. Voor A < 1 m

Daar wordt dus veel minder straling geprodu-

I, = By ( T );’TK; waarbij T, << 1.

P(h) '\\\\
of o
N(h) '\\\ ™
N hoge T
\ \\\\
lage T T
.
~—
0 h
fig. I, 82
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makende van de barometrische hoogte-formule _ygh

P(h) = P(0)e RT,

waarbij g een functie van h (de hoogte) is, dus eigenlijk g(h) (fig.I,82).
De corona is zeer uitgestrekt; men vindt de beste aansluiting bij een

temperatuur van ruim 10 © (+ turbulentie).

2). Het continue spectrum bevat geen Fraunhofer lijnen, dus 2zijn er
zeer grote Doppler-effecten ten gevolge van de thermische bewegingen der

electronen. Dit wijst op een temperatuur hoger dan ’IOO.OOOo

. 3). De zeer hoge ionisatiegraad.
Dé rode lijn van Fe X komt overeen met een ehergie van 233% eV, en dit
komt volgens de wet van Saha.overeen met een témperatuur van 700,000
De groene Fe XIV-lijn komt overecen met 355 eV en T = 1.4OO.OOOO 4

De gele Ca XV-lijn (die soms voorkomt) komt overeen met 814 eV en

= 4.000,000° |
Met modernere theorieén vindt men een meer uniforme temperaﬁuur
van 1,5, 106 O
L), De breedte van de emissielijnen wijst op een temperatuur van
ruim 106 °, '

5). Er zijn geenywaterstof— en He-lijnen., Deze elementen zijn dus

volledig geioniseerd.

6). Ten slotte blijkt de temperatuur ook nog uit de radiostraling

(A>1m).

g). De zonnewind.

Doof‘de zeer hoge temperatuur moet de corona expanderen ("verdampen'™) .
Een voortdurende stroom deeltjes wordt uitgezonden (de zonnewind),
Ngbij de aarde meet men deeltges met @en snelheld van +OO km/sec. De

dichtheid is hier 2 tot 5 de@ltJGQ/cm

§ I, 19. VERHITTING VAN DE CHROMCSFEER EN DE CORONA.

De zeer hoge temperaturen in de corona duiden op een zeer grote

kinetische energie per deeltjc aldaar., Deze is gelijk aan kT. De energie-

dichtheid is echter zeer klein door de grote ijlheid. Waar komen deze

hoge temperaturen vandaan ?
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In de convectiezone worden

il

chromosfeer —-——— schokgolven geluidsgolven »pgewekt. Deze geluids-

fotosfeer

SavaY

> e=—geluldsgolven  gelven lopen door de fotosfeer en

convectiezone V)(\I chromosfeer, waar zij overgaan in

: schokgolven. Deze schokgolven dissi-
***** —_— e = = - percen energie in de corona. De ener-
giestroom in de geluidsgolven is
1Om5 keer die van de stralingsstroom.
Deze hoeveelheid is reeds voldoende om de hoge temperaturen in de corona
te onderhouden.

De corona is dus een gevolg van de convectiezone.

§ I, 20, PROTUBERANSEN EN FILAMENTEN,

Prdtuberansen en filamenten zijn dezelfde objecten, alleen ziet men
de protuberénsén als heldere wolken boven de chromosfeer buiten de zons-
rand, terwijl men de filamenten als donkere linten tegen de zonneschijf
ziet (b.v, in de Ha—lijn).

De rustende-protuberans ziet er on-.
geveer uit als in fig. I, 84, Hij heeft

dus een flinke grootte: b,v. ca.,200.000

km lang en ca. 40,000 km hoog. Een
filament is vaak slechts 5000 km breed. ‘fig, 1, 84
Er is een rijke draderige fijnstructuur
in protuberansen zichtbaar° Protuberansen (filamenten) kunnen 3 maanden
blijven béstaap met onderbrekinéeno

De verdﬁijning kan op de volgende manieren gebeuren:

1). De materie 'regent! nit langs gebogen lijnen naar de chromosfeer;

2). De materie stijgt met een snelheid tot 700 km/sec, cruptief op.

Na het verdwijnen van een protuberans in enkele uren kan binnen een
paar dagen weer een nieuwe protuberans. ontstaan met een vrijwel

identieke: vorm.

Uit het spectrum kunnen we opmaken dat de dichtheid 100 keer die
van de corona bedraagt, en dat de temperatuur 10.000° bedraagt, hetgeen
1 keer die van de corona is. De druk in de probuberans is dus even

100
groot als in de omringende corona (ga naj; P = NkT).
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De protuberansen worden voelgens
het model in fig. I, 85 door een mag-

ncetveld '"gedragen" tegen de zwaarte-

magnetische
kracht in. De sterk geioniscerde ~S-veldlijnen
materie kan alleen langs doch niet

loodrecht op de veldlijnen bewegen

aangezien in het laatste inductie- s 2
s = onnevlekken —
o+ - B ntstac kel .
stromen en -velden ontstadn die de fig, I, 85
beweging onmiddellijk afremmen.
Zeldzamer den de rustende
protuberansen zijn de viekprotube-
. . . - & w4 onou
ransen, die zijn onder te verdelen 5% P i f
"""""" [ ! ! i oo
in lusprotuberansen en knoopprotu- ,,wﬁww&~\\\ At
] . lusprotuberans knoopprotuberans
beransen (fig. I, 86), die soms * pPproty
fig. I, 86

zichtbaar zijn na zonnevlammen

( $1, 21), gedurende enkele uren.

21, ACTIVITEITSCENTRA.

Alle veranderlijke verschijnselen op de zoa, zoals zonnevlekken,
fakkels, protuberansen en zcnnevliammen vangt men onder de term zonne-

activiteit. Een activiteitscentrum is het ruimtelijk gebied, waarin deze

verschijnselen in een bepaalue samenhang optreden.

Fakkelg.

Onder fotosferische fakkels verstaat men de

heldere ltorrelige gebieden die in "wit'" licht

alleen nabij de zonsrand zichtbaar zijn. Altijd

zijn er fakkels om zonnevlekken.

fig, I, 87

Cnder chromosferische fakkels verstaat men

de heldere gebieden die op de hele schijf zichtbeaar zijn met een spectros

heliograaf of Lyot-filter in het licht van sterke Fraunhofer lijnen
(Ha’ vooral in de zgn. H- en K-1ijnen van Ca II). De chromosferische
fakkels zijn helderder dan de fotocsferische, overigens zijn de vormen

identiek. Er is dus geen fysisch onderscheid. Men verklaart de fakkels

als gekieden in de hoge fotosfeer en de chromosfecr, die iets heter zijn

dan de omgeving,
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Opgave: Verklaar nu waarom de fotosferische fakkels nabij het centrum van

" de zonneschijf vrijwel onzichthaar zijn en dat de zichtbaarheid

het best is vlakbij de zonsrand (vgl. §& I, 8).

Met behulp van het Zeeman-effect heeft men geconstateerd dat de
fakkels een magneetveld bezitten van meer dan 10 Oersted, in de helderste

delen tot 200 Oersted. Fakkelvelden (Eng: plages) tonen een duidelijke

bipolaire structuur.

Boven cen activiteitscentrum (fakkelveld) bevindt zich een verdich-

ting van de corona (corona-condensatie) die heter is dan de omgeving. Dit
gebied geeft verhoogde radiostraling voor A = 3 tot 60 cm. De radio-
isofoten lijken op de isofoten van het optische fakkelveld. Deze verhoog-
de radiostraling is verantwoordeli jk voor de langzaam variébele component
met cen periode van 27 dagen (= de rotatiépériode van de zon).

Bij grote zonnevlekken neemt men zgn. ruisstormen waar (A =1 tot

15 m). De duur is enkele uren tot enkele dagen. Deze extra straling is
arkomstig uit de corona bovenvde vlek,
De fakkelvelden en de coronacondensaties leven langer dan zonne-
viekken, In en om fakkeivelden vindt men protuberansen of filamenten.
In fig. I, 89 staat schemgtisch de evolutie van een gemiddeld

activiteitscentrum gegeven.

Zonnevlammen (Eng: flares)

Een gedeelte van het fakkelveld kan plotseling (sterk) oplichten in

kernen van sterke lijnen (b.v. Ha)° In sterke vlammen wordt Ha zelfs een

emissielijn. De duur van een dergelijke zonnevlam is van 10 min. tot vele

uren. Het oplichten geschiedt in enkele minuten.
Daarnaast neemt men waar:

Het uitwerpen van materie:

1). In een vlamtong (Eng: surge)
treden snelheden op van 100 tot 700

xnm/sec.

De materie valt weer terug.

fig, I, 88
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d
1= i Soms komen er grotere snelheden voor
ot 2000 km/sec,); de materie ont-
")d !
28
suapt.
5§ 2). (Sterke) extra emissie van
rontgenstraling geeft effecten op de
o} ionosfeer (vooral de D-laag), zoals
11 s
het Dellinger-effect en de fade-
N cuts. (Ziec het college planetenstel-
q ‘;’,/f'/// . . 3
2% ‘x{;/ﬂy v sel). Rontgenstraling wordt nu m,b.v.
LOorL i R
AT ! kunstmanen en raketten gemeten.
|
| _4/,;§/<7Q§/ Zonne ~ 3)., Bij zeer sterke vlammen
57= /“/7 oo
/f,é/“‘_é§?, viammen- trecdt soms emissie van kosmische
S S0, activitelt . , ‘ .
» straling op {(atoomkernen met relati-
d 4wl vistische snelheden)
{ j stische snelheden).
81_- '.’{Wg i1etiscne sun 1eoen
Hy M %
T 2 . . .
R )., De radiostraling.
q ~ Met radiospectrografen vervaardigt
1 35_ R ey ’ 7
™ wei, ¢en dynamisch spectrum van de
radiostoten, waarbij een grafiek
zoals in fig. I, 90 ontstaat.
fig. I, 89 Waarschijnlijix ontstaan deze
b/
%, = fakkelveld; o= porie; s.orten radiostraling door plasma-
= zonnevlek; = filament. trillingen. De frequentie hiervan
> wordt gegeven door
5
2 e ; ‘
= N , dus
€ v A

Vo \/’TJ: .

Aangezien bi]

type II- en ~III- 300 L Im |
stoten de fre-
quentie afneemt
net de tijd, 3000 7 Mdm T 0 1 ot
MC/Qec | R . . t
moet de straling S paar enkele minuten
sec

uit gebieden met

TfTig. I, 90
steeds lagere N_ Bt 20

komen. De storing die zo'n stoot veroorzaakt stijgt blijkbaar > in de corona.




De Type I - stoten (korte, monochromatische uitbarstingen) zijn
reeds besproken (zie begin dezer paracraaf). Z2ij zijn niet met zonne-
vlekken verbonden.

Bij de Typé II ~ stoten stijgt een storing op met een snelheid van
1000 & 2000 km/sec. (een scholgolf ?)

Bij de Type III - stoten stijgt een storing op met een snelheid van

ca. 100,000 km/sec, (snelle electronen).

De zonnevlammenactiviteit staat ook in fig. I, 89 aangegeven.
De breedte is hier een maat voor de activiteit,
Tijdens het hoogtepunt van een activiteitscentrum kunnen er een paar
zonnevlammen' per dag optreden. Zonnevlammen zijn buitengewoon felle ver-

252
schijnselen., Bij een zeer sterke zcnnevlam komt ongeveer 107 erg. Vrijo

‘Veel verschijnselen in
activiteitscentra zijn

nog niet begrepen.

zonsoppervlak Vooral zonnevlammen zijn
. nog raadselachtige ver-
~ veldbuis ‘ schijnselen, De primaire
— “:i;;E:i:z,ZSEI‘F oorzaak van een activi-
teitscentrum is stellig
fig. I, 91 et mngneetveld.

Het bipolaire ka-
rakter van een activiteitscentruw heeft de vdigende hypothese gesugge~-
reerd: Om de één of andere reden bevinden ,ich magnetische 'veldbuizen"
~onder het zonsoppervlak. Zulke buizca zijn niet stabiel: zij hebben de

neiging tot opstijgen, zoda®t de uitbhochiing van fig. I, 91 ontstaat.

§ 1, 22. DE CYCLUS VAN ZONNEACTIVITEIT.

Om de zonne-activiteit n.za.v. do zonnevlekken guantitatief te kun-

nen beschrijven heeft men ingevoerd het zonnevlekken-relatiefgetal R:

R = k(10g + £,

waarin g = aantal vlekkengroepen, f = aantal vlekken en x = een constante,
afhankelijk van de kijker en de kwaliteit van het zonsbeeld. Indien we

R uitzetten tegen de tijd (in jaren), dan ontstaat: fig. I, 92.
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fig., I, 92

Dezé grafiek hebben we met vrij grote zekerheid kunnen tekenen voor het

tijdvak vanaf 1610 tot heden.

maximum
. I We zien dat met een ge-
mininum jminimun _
: middelde periode P = 11,1

+4OO‘i

jaar telkens een maximum
(minimum) optreedt. (Uiter-

sten: 7 en 17 jaar).

aeq.
Indien we de heliogra-

fische breedte w®, waarop de

zonnevlekken zich bevinden,

uitzetten tegen de tijd, dan
krijgen we een vlinder-

fig. I, 93 . _
vlinderdiagram. diagram (fig. I, 93 ).
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De leidende en volgende vlek hebben tegengestelde magnetische po-
lariteit ( 8 I, 15-d). Voorts blijken de leidende vlekken op het noorde-
1ijk en zuidelijk halfrond t.o.v. elkaar oclh. tegengestelde polariteiten
te hebben (met de volgende vlekken is dit dus ook het geval). Na elk

zonnevlekkenminimum slaan voorts alle polariteiten om (fig. I, 9k).

enz.,

Indien we ook op-de polariteitswisseling letten, dan hebben we dus

niet met een 11-jarige, maar met een 22-jarige periode te doen.

Aan deze 11-jarige cyclus nemen bovendien deel:

Fakkels, protuberansen, zonnevlammen, radiostraling (langzaam variabele
component) en de coronavorm., '

Bij een zonnevlekkenmaximum is de corona cirkel=symmetrisch met
uitlopers,»en‘bij.een minimum heeft deze aequatofiale uitlopers en.dui-
delijke poolbundels. Bij,een,mgxi@um geeft het spectrum vooral de groene
coronalijn, hetgeen duidt op ~en hoge temperatuurchij een minimum zien
we vooral de rode 1lijn (lagere‘temperatuur).

-tijdens maximum. tijdens minimum
fig. I, 95
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Het polaire magneetveld.

Het magneetveld is aan de polen zwak en brokkelig. De fluctuatie is
daar minder dan 10 oersted, terwijl de gemiddelde fluctuatie minder dan
1 oersted is., De polariteit aan de pool slaat ongeveer om tijdens maxi-
male zonnevlammenactiviteit.

De totale energieproductie van de zon (de zonneconstante) hangt

niet van de zonnecyclus af.

§ I, 23. INVLOEDEN VAN DE ZON OP DE AARDE.
(zie ook het college planetenstelsel)
1). Verlichting en verwarming van de aarde.

2), UV-straling. Hierdoor wordt vitamine D gevormd; Zorgt ook voor

de ionosfeerlagen, belangrijk voor het radioverkeer.

3). Extra (zachte) rdntgenstraling tijdens zonnevlammen. Hierdoor
wordt een sterke ionosfeerlaag op 60 km hoogte gevormd, welke
radiostraling absorbeert. De vorming geschiedt direct, dus al-

leen aan de dagzijde van de aarde.

4). Deeltjesemissie, onder te verdelen in:
a). De zonnewind (vas 400 km/sec.). De deeltjesdichtheid wordt
groter tijdens maximale zonne—activitéit.
b), Deeltjes met v =z 2000 km/secc., optredénd tijdens zonne-

vlammen. Ze veroorzaken geomagnetische stormen en poollicht,

ook aan de nachtzijde (met vertraging).

5). Een component van kosmische straling bij zeer sterke zonne-

vliammen.

6), De biologische werking, die ongeveer een 11,2-jarige periode

vertoont (nogal hypothetisch).

& I, 24, DE ZON EN DE RELATIVITEITSTHEORIE.

a). De Mercuriusbaan.

Volgens Newton is F = GM.m. lz o
r

Volgens de relativiteitstheorie is F = GM.m., ( 15 + Sﬂ + eeeale
r r
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Volgens de relativiteitstheorie ligt de richting

van de lange-as van de Mercuriusbaan niet vast. Deze

planeet moet een rozetvormige baan beschrijven. In-

derdaad heeft men een periheliumverplaatsing van

43" per eeuw gevonden, volgens verwachting. fig.I, 96
(B1j de andere planeten moet dit effect ook gel-

den, doch in onwaarneembare mate).

b). De roodverschuiving van de spectraallijnen.

De energie van een foton is E = hv (Planck). De massa van een foton

is
E . . hv
- m == (Einstein) = 5 .
, R c c
/ ‘\\\ . Om aan het gravitatieveld van de zon te
\ \//// ™V ’ ontsnappen verliest het foton aan energie:
%
o @ aM GM
— SV WA U Lot
- J GM@ > dr = - IR e 2~ﬂo V.,
fig. I, 97 R r c
De frequentie wordt verlaagd tot V',
GM
zodat a . ¢} hv
(E_)h\)_hv--——R.ca.

De golflengte A' na ontsnapping is daarom groter dan Ae Bov, bij
o} )
A = 5000 A bedraagt de roodverschuivirg AA = 0,005 A. Men heeft deze

verschuiving inderdaad waargenomen.

¢). Afbuiging van lichtstralen.

*_schijnbare
e

. ster

- ~—-X ware ster

D —

fig. I, 98

Indien de fotonen massa bezitten, dan moeten de lichtstralen van
sterren, die vlak langs de zonsrand de aarde bereiken, door de zon ecen

weinig worden afgebogen. Men heeft dit tijdens een totale zoneclips
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kunnen waarnemen, daar de sterren, die dan dicht bij de rand van de zon
staan, een weinig van plaats veranderd zijn, ten bedrage 1",75/r (r uit-

gedrukt in re *
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IT., D E STERREN,

§ TT, 1. INLEIDING.

Met het blote oog kunnen we onder gocde omstandigheden maximaal
2500 sterren waarnemen aan het zichtbare hémelhélfrond. Over dé gehele
hemel zijn 7000 met het blote éog waarneembdaf, I

Met een veldkijker‘is het aantal Waarﬁeembaré sterreﬁ.éo.OOO, met
een 25 cm-kijker is dit aantal 14.106 en met een 250 cm?kijker ca;f
300.10°.

Bij fotografie neemt het aantal.waar te nemen sterren nogmaals met

een grote factor .toe. v R ,
Het is duidelijk dat het volledige materiaal veel te omvangrijk is
om te bewerken, Steeds staat men_voor_één van de volgende problemen:

1). Het nemen van goede steekproeven, voor ultspraken van statis-

tische aard.

2). Het selecteren van (zeldzame) objecten van een bizondey type.

8 II, 2. STERREBEELDEN EN STERAAHDUIDINGEN}

B Omstreeks BOOO v.C, vonden in Neoopotamle dc eerstc naamgevingen
aan de sterrebeelden plaats, vooral veel dierennamen. Dit ontwikkelde
21ch van hieruit naar Griekenland en naar India. Deze naamgevingen ge-
schiedden allen aan het Noordelle halfrond.

Aan het éuldelth halfrond werden namen aan sterreboelden gegeven

door ontde&klngsrelzlgersn(wqoo Plancius, De Houtman, Keizer, enz.).
Zo . zijn er 88 sterrebeclden (gzie WANDERS: Sterrekunde, § 15).
De sterrebeelden wofden'afgekort in drie letters: Lo

faior = UMa.

(g

B.v. Orion = Ori, CGrote Beer = Ursa
De begrenzingen van de sterrebeelden lopen langs declinatie- en

parallelcirkels.

Steraanduidingen:

a. Individuele sterrenamen (vooral bij de Arabieren),vb.v.
Aldebaran, Mizar, Alcor.

on Latijnse namen. b.v, Capella, Bellatrix,
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b). Daarna met Griekse letters (volgende rarionalisatie), b.v,
a Ori (Betelgeuze), B Ori (Rigel), y Ori (Bellatrix), & Ori enz.
Na de Griekse letters kan men Latijnse gebruiken, daarna nummers,

b.v. 34 Ori.

c)e Catalogﬁsnummers, bevV. ‘
HD .... = ster nr ..,.. uit de Henry Draper Catalogue

BD ..., = ster nr .,... uit de Bonner Durchmusterung.

d)., Met de coordinaten o en 8.

§II, 3, STERREKAARTEN EN CATALOGI.

De catalogi bevatten tenminste de positie (a en & of 1 en b) en de
helderheid. | | |

De oudste 1lijst van 1025 sterren is opgenomen in de Almageét van
(Hipparchos en) Ptolemaeus (137), Deze is nog van belang voor de

precessie e.d.

Moderne catalogi.,

A, "Durchmusterungen' -:

Deze geven vrij ruwe posities (opgenomen m.b,v, verdeelde cir-
kels van een parallactisch dpgestelde kijker), voldoende voor identifica-
tie. Ze lopen tot een zekere grensmagnitude. (voor'magnituden zie §II,4).

“Voorbeelden: |

Bonner Durchmusterung (1862, door Argelander met twee helpérs in 7

jaren voltooid!), bevattende ruim 324,000 sterren, magnituden < 9m,5;
2% <8 < 90°; o nauwkeurig op 1 sec.; 6 nauwkeurig op 6 ".
Deze catalogus is ingedeeld in stroken, waarvan § 1° breed is.
BD 52°. 137 hetekent: Ster no. 137 in de strook met 52° g 6 g 53°.
Er bestaan verschillende aan#ullende Durchmusterungen voor de

zuidelijke hemel..

B. Fundamentele catalogi.

Deze geven de positiebepalingen met de meridiaankijker (zie

college planetenstelsel) voor een beperkt aantal sterren na correcties

voor refractie, aberratie, parallax en nutatie (zie college planetén-
stelsel en § II, 5).

Er blijven over: de seculaire veranderingen (langzaam en regelmatig),te
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weten de precessie (zie college planetenstelsel) en de eigenbeweging
(% 11, 7).

a en 8 zijn opgegeven voor cen bepaald tijdstip (Epoche), b.v. voor

"aequinoctium 1900,0". Bij elke ster is %% en %% t.g.v. de precessie en

de eigenbeweging (afk. e.b.) opgegeven, zodat o an & voor elk ander
tijdstip te berekenen zijn.

Voorbeelden: 4 ‘

De FK3 : Dritter Fundamentalkatalog der A.G. (Astronomische Gesell-
schaft), bevattende 925 sterren. |

Kort geleden is ook FK4 verschenen.

C. Differenti&le catalogi . J

Deze zijn aangelegd naar opnamen .
met een astrograaf (fotografische re- v s, )ée
fractor met groot veld zonder veel ver- ’
tekening). Op platen, waarop tenminste | |

5 referentiesterren voorkomen, die

fundamenteel gemetenuzijh (zie B) kan

men nu m.b.v. een meetapparaat o en & o M e

van een groot aantal sterren differen-

tieel bepalen. (b.v. fig, II, 1). .
. fige-FEy

a,b,c,d en e zijn referentiester-
genoemd, zijn verwerkt in de: : -ren; X en y zijn kruisdraden.

Zeer vele metingen, onder B en ¢

General Catalogue van Boss,

bevattende 33342 sterren., Deze is volledig voor alle sterren met: magni-
m . . L . N
tuden £ 7, en is ontstaan uit kritische verwerking van waarnemingen,

verricht tussen 1750 en 1925. Hij gecft ook de spectraaltypen (§ II, 11).

D. Speciale catalogi,

" “waarin objecten volgens bepaalde criteria zijn opgenomen, b.v.
fotometrie, spectra, radiéle snelheden, dubbelsterren, veranderlijke
sterren, nevels, radiobronnen, cenz. Enkele voorbéelden zullen verderop

in dit college worden genoemd.

E. Kaarten en "plannen',

' 1). Franklin-Adams-kaarten, Hier is dé'géhele hemel. tot de mag-

nitude 16" op fotografische platen vastgelegd (dodr een

amateur !} ),
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2){ Mount Palomar Sky Survey. Voor 6 > - 330 is de gehele hemel

vastgelegd in rood en in blaw licht tot de magnitude 20" a 21™,

De opnamen zijn gemaakt met de 120 cm Schmidt-telescoop.
Op verschillende sterrewachten liggen enorme collecties platen,
die maar zeer gedeeltelijk uitgegeven -zijn, o.a. in Harvard

(de gehele hemel vele malen) en op Mt.-Wilson/Palomar.

3). Carte du Ciel. (begin werd gemazkt in 1887). Een codperatie van
| een groot aantal sterrewachten. Sterren tot de magnitude 14m.
Uniforme procedure; dezelfde astrografen; telkens drie beeldjes
op één plaat om plaatfouten te kunnen elimineren; een dradennet
over de plaat i.v.m. vertekening bij reproductie.
Dit plan is nog niet af; het wordt op vereenvoudigde wijze

voltooid.,

L), Plan of selected areas. (voorstel van Kapteyn in 1905).

Men heeft hier 206 velden van 5?5 ble 3?5 uitgezocht. Allé sterren
tot de magnitude 16m worden hier bepaald. De posities en de hels
derheden zijn klaargekomen; de spectra, radi€le snelheden en pa-

rallaxen nog niet.

8 IT, 4, STERHELDERHEDEN,

a)., Het verband tusSen'magnitude (grootteklasse) en verlichtings-

sterktes

- 'De schijnbare helderheid is een functie van de verlichtingssterkte
op het netvlies. '
Hipparchos en Ptolemaeus declden de sterren reeds in in 6 magnituden
(in de Almagest). ‘
We nemen ten gevolge van dc scintillatie vah stérfénv”liéﬁtbérgen“
o waar, Doordat ons oog(fotogra-
fische plaat) pas licht waar-

heldere ster
///’ V@ neemt boven een bepaalde drem-
/

zwakke ster pelwaarde, zal daarom een helde-

drempelwaarde T ster relatief groter 1ijken

.__._‘/. ._.._":.\.‘_‘_
J{i////(’—_- TSN “dan een zwakke ster.

Men had de grootteklassen

fig. II, 2 o™, 1™, 2™,... 6™ voor dc met
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het blote oog zichtbare sterren, waarbij o™ overeenkomt met. de grootste
helderheid.,

In de vorige eeuw bleek, cat de grootteklasse omgekeerd evenredig
is met de logaritme van de verlichtingssterkte, in overeenkomst met de

wet van Weber-Fechner:

S = ¢ log R,
waarin S de mate van zintuiglijke indruk, en R een maat voor de fysische
prikkel is; c is een constante.

Op grond van deze wet heeft men nu de magnitudenschaal gerationali-
seerd. Men heeft bepaald, dat een verschil van 5m overeenkomt met_een
factor 100 in verlichtingssterkte. | o

Dus a° = 100, & = 2,512 en log a = 0,4000 ....

De volgende twee reeksen komen dus overeen:

,}m m m m

m:OOODODBﬂOD._DOQAI_ O 1 2

verlichtingssterkte = ., 2,5 1 (2,5)—/I (2,5)-%.....

@000 o0o0ms e e

Opmerking: In het geluid heeft men een gelukkiger keuze gedaan,

Als a = 10, dan is het verschil in luidheid 1 bel.,

Voorbeelden van magnituden:

Wega: o" Sirius: =-1",6
Aldebaran: 1" Zon: —26mr72
Alta¥r: ™ Volle maan: -12",6

Indien we nu twee sterren met magnituden m en n hebben, en hun ver-

lichtingssterkten zijn resp., lm en ln’ dan geldt:

1 ‘
Im = (2,512)™™  (let op het teken van de exponent ).
n ) '
1 .
Dus: log T = 0. 4(n-m)
n

Dit is slechts een relatief verband. Men heeft een standaard nodig.

Fiertoe gebruikt men de International Polar Sequence ( een groep ster-. .-

ren rondom de pool met bekende magnituden). De poolster zelf heeft men

een helderheid Em,12 toegekend,

Opgavggz

. Ce m m - . ‘
1. Een veranderlijke ster variéert van 7 ,2 naar 9,3, Wat is de
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verhouding in de; lichtsterkten ?

2. Van een dubbelster zijn beide comp:nenten Sm,O. Wat is de grootte-
klasse van de dubbelster als geheel ? (antw: 4",25),

2. De uiterste waarden van de magnituden die men met een kijker kan waar-
nemen zijn -26",72 (zon) en +22m,O (geer zwakke ster). Wat is de ver-

houding der lichtsterkten, welke men.met deze kijker kan waarnesen ?

b). Bepaling van de helderheden geschiedt visueel, fotografisch, of

foto-electrisch,

1). Visuele fotometrie.

Fundamentele metingen; b.v. met de fotometer van Zollner.

ster
We draaien de draaibare
nicol net zolang tot de
’/_m—halfdoorlatende spiegel beeldjes van het lamplicht
*V/* nicols (éép;vast ' even helder zijn als het
// fL\ één draaibaar) sterbeeldje. De hoek, waar-
4 ¢ vg ' over we de nicol moeten
Cfﬁ “ a i:J i:}‘. ‘%ﬁiamp draaien %s cen maat voor de
_ helderheid. -
*~1 Lk \J o . Een schaal kan b.v. nmet
= <— oculair - .. . de poolster worden vastgelegd.
{f;?:_“ — - beeld v.lamplicht Bij dit apparaat treden
~ — -beeld v.ster ‘ de volgende complicaties op:
*). Het beeld van het
gaatje 1s anders dan dat van
 fig. II, 3 de ster. De ster scintilleert,
fotometer van Zollner. Het, gloeilampje is roder.

**), De doorzichtigheid

van de dampkring kan variéren,

Differentiéle metingen° o a ¥d

Stel a,b,c en d zijn referentiesterren, o
waarvan de helderheid bekend is (fig. II, 4). b *c

k3
Stel nu, dat voor de helderheden geldt dat
2
¢ <v <d, en dat naar schatting v < keer
- 2 .
: fig., II, &

zo dicht bij ¢ ligt als bij d.
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We noteren dit dan als
c 2 v 3%d,

L .- 2 .. .
Dus dan is 4m van c-v gelijk aan = Am van c-d. Op een dergelijke manier

. . . . m
1s een nauwkeurigheid te bereiken van 0,05 .

2). Fotografische fotometrie,

b.v, met een objectieftralie. We krij-

“gen dan als primair béeldje (n=0) na-

P »
© ® .
ed L, 3% tuurlijk een wit beeldje. Aan weerszij-
od .d A0 :
rv. &He = > & vr den krijgen we de beeldjes van hogere
D rD [} CD M orden, die elk een zeer gedrongen
n = 2 1 0 1 2 spectrum te zien geven (fig, II,5).
intensiteit=1i, i, i, i, i, Als a de afstand tussen twee tra-
fig, II, 5 llgdraden en d de dikte van een tra-
liedraad is, dan geldt:
. 2
I (a+d nm) objectief-tralie
i B &
© La+d nm)

7 ;’/ v

7 ¥/

1k % 7 7

— = 0,k . o

i 2 7 7

o T 7 22 7

Dit komt overeen met Am = 1%, % %; %

f / Y/

ip/io = 0 (ga nal); ig/i = == 2 non 1
. P! f
Door vergelijking van ae et

verschillende sterbeeldjes (in

verschillende orden) zijn alle fig. II, 6

helderheden door interpolatie en 4

extrapolatie aan elkear te verbinden (methoden voor vergelijking: zie
onder, differenti%le metinzcn) . Aile magnituden liggen geheel vast, zo-
dra ééh»ndfﬁéfing is afgesproken. | '

Als standaard is de International Polar Séquence opgesteld, die

500 sterren met hun fotovisuele en hun fotografische magnituden bevat.
Voor dat doel zijn verschillende kijkers en fotometrische methoden ge-
bruikt.

Men heeft ook nog hulpstandaarden, b,v. de Pleiaden,
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" Men meet de beelddiameters.
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Differentiele metingen:

Visuele schattingen, doch nu niet

van de hemel, doch van de plaat n

(systeem:b,v. a 3 v 2 b). i

Men maakt een ijkgrafiek m.b.v.

enkele standaardsterren op de

X

plaat die het verband zangeeft diam

tussen de diameter en de magnitu- fig, II, 7
de, waarna men uit gemeten beeld-

diameters de magnituden van de overige sterren bepaalt (fig. II, 7).

De fotometer van Schilt.

fotografische

plaat
PN fotocel
VAT & /
- ~ i S~
e ~. -~ ~ A
. : - ™~ // / ™o \"\\f)/
lamp é% e 3 | : ,“il)w“
TS I - \\ Q -
~ \ -~ ~ -
~ s‘ - e
~ \ - e
fig. II, 8

fotometer van Schilt,

De fotografische plaat met de stzrbeéldjes séhuift hier door de
lichtbundel. Zo wordt dus de totale ondoorzichtigheid van het ster-
beeldje gemeten. ' |

M.b.v. standaardsterren stelt men een ijkgrafiek samen van het ver-
vband tussen ultslug en mqgnltuden.

Om de nauwkeurigheid te vergroten werkt men extra- focaal CQeWoz,

de fotograflsche rlaat wordt leto bulten het brandvlak geplaatst. De

sterbeeldges worden dan homogene 01rkelvorm160 vlekjes.

Volgens bovenstaande methoden zijn van honderdduizenden sterren
fotografische magnituden gemeten (tot ca, 19"). De meetnauwkeurigheid

kan tot OTO1 bedragen.,
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Foto-electrische fotometrie;

Hiervoor gebruikt men fotocellen en fotomultiplicat@rbuizen

(photomultipliers). De intrinsieke nauwkeurigheid is 0,"001. Een nadeel

echter is dat deze methode minder gevoelig is dan de fotografische plaat,

waarbij men immers zeer lange belichtingstijden kan kiezen.

b).

Bolometrische fotometrie.

Hiervoor gebruikt men het thermo-element, de bolometer of de

radiometer (zwartgemaakt). Hiermee wordt alle door de dampkring doorge-

laten straling gemeten. De methode is ongevoelig (zelfs met grote kij-

kers niet verder dan 6%).

5).

¥

=|<»=k)a

***).

****)'

*****)°

Verschillende magnitudestelsels en kleurindices.

Men heeft de volgende magnituden:

Visuele magnitudén

Verschillende fotograflsche magnituden (aard is afhankellgk van
verschlllende emulsies en verschillende filters)., B
Verschillende foto-electrische magnituden (afh. van verschillen-
de fotogevoelige lagen en verschillende filters).
Radiometrische (ook wel eens bolometrische of thermische)
magnituden. De dampkring werkt hier als filter. Men reduceert
de metingeﬂ tot denkbeeldige meting in het zenith (EEEE eenvou-
dig ! Vgl. het probleem bij de zonneconstante) . '
Bolometrische magnituden (na correctie voor exfinctie door de

dampkring) buiten de dampkring.

Voor elk stelsel moet een eigen standaard worden gedefiniéerd,

Voor elk blijft echter gelden: Een factor 100 in de verlichtingssterkte

komt overeen met 5 magnituden, en dus ook de formules aan het begin van

deze paragraaf.,




Intensiteit
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gevoeligheid
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fotcgr.plaat <GK)
blauwe ster (Ik)

‘/ | geie ster (IK)

Pl

fig. II,9

We vergelijken nu de visuele met de fotografische magnitude. ('De"

fotografische magnitude is die van een oudcrwetse fotografische plaat,

d.w.z. met maximalé'gevoeligheid in het blauw-violet).

Uit fig. II;9 blijkt, dat een fotografische plaat een blauwe ster

veel helderder zal '"zien" als een gele ster, terwijl het visueel net an-

dersom is,

5

Uit fig. II,70 volgt, dat de

ster buiten de gemeten helderheid gelijk is
dampkring aan: ©

:j Ity dA,
O

waarin G, de gevoeligheidsfactor
(kortweg: gevoeligheid) is, met

dus 0< 6 < 1.

o /]

GK van de 1;/
receptor

GK is afhankelijk var de spectra-

— le gevoeligheid van de receptor

(+ filter) cn van de doorlating

van de dampkring + kijker.

fig. II,10
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In fig. II,11 is
van enkele receptoren GK
de Gh—kromme gegeven:

Cs-~Sb-Totocel // \\\ 5600 A

De Cesium-Antimoon- — 4~ 0ok
!
fotocel, de fotogra- ./ +700 “ \\ /s

fische plaat, het oog

bolometer
buiten de
dempkring

en de bolometer buiten

de dampkring.

M

6000 8000 A
A
fig., II,11

Visuele metingen worden tegenwoordig vervangen door fotovisuele metin-

gen, dat zijn fotografische opnamen op orthochromatische fotografische

platen met geelfilter. Deze hebben vrijwel dezelfde gevoeligheid als het

oog. Ook wordt wel gebruikt de fotocel met cen bepaald ggelfilter.

De definitie van en de formules vocr magnituden, zoals die aan het Eegin
van deze paragraaf gegeven zijn, zijn geldigvvoor elke combinatie (recep-
tor + filter) afzcnderlijk. Voor elke combinatie moet echter nog een

eigen normering worden afgesproken,

De kleurindex is het verschil van de fotografische en de fotovisuele
magnitude, dus:

c.i.(color index) = m -m .
) “fot, “vis.

Per definitie heeft men gesteld, dat deze kleurindex = O voor een AQ-
ster (voor AO-ster; zie. $ II,11). A

De kleurindex loopt van - 0,3 (blauwwitte ster) tot + 2,0 (rode ster).

De kleurindex is dus een maat voor de helderheidsverhouding in twee
golflengtegebieden (en deze verhouding is weer een nnat voor de tempera-
tuur van de ster; zie § II,71c). De kleurindex loopt van - 0,3 (blauw-

witte ster) tot 2,0 (rode ster).

De bolometrische index is als volgt gedefiniderd:

bolom. index = m - (of omgekeerd).
bol, vi -

9]
©

Om meer gegevens omtrent de canenstelling van het sterlicht te
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verkrijgen past men veelkleurenfotometrie toc, b.v.

3-kleurenfotometrie: Het U-B-V-systecm, zoals in onderstaande tabel

staat aangegeven, te verkrijgen met fotccel of fotografische plaat +

filters,
Keff, AN
S\

"Ultraviolet" (U) | 3500 % | 700 & 7N
"Blue! (B) | 4350 970 {  _ . _ _ _ /L f .

"Visual (!) (V) | 5550 850 ///i !

_ . ‘ f !
| Aeffy A

v

De effectieve golflengte K fr.
en de halfwaardebreedte van
een receptor + filter(s)

fig, II,12

Belangrijke kleurindices zijn:

B - Vic.i. (20 voor een AO-ster)
U -~ V (=2 0 voor een AO-sfer)a
Men kan het U-B-V-systeem nog uitbreiden.door er aan toe te voegen R (red:
6800 2) en I (infra-red: 8250 2). |
Veel wordt ook toegepast de 6-kl leurenfotometrie (3500 2 <A <9000 ).

Op het ogenblik is men de veelkleurenfotometriec sterk aan het uitbrei-

den (de fysische betekenis komt in § II,71¢c nader aan de orde).

¢ 11,5, AFSTANDSBEPALING TOT DE STERREN - DE JAARLIJKSE PARALLAX,

In fig. II,13 liggen de punten A1 en A2 precies een half jaar uit el-
kaar, De achtergrondsster‘82 wordt zo ver weg verondersteld, dat de rich-
tingen, waaronder deze ster in A1 en Aa‘gezien wordt practisch evenwijdig
lopen. De dichterbij gelegen ster S wordt van A, en van A, uit in ietwat

1 2
verschillende richtingen gezien, Do hoek / A 1 2 is een maat voor dit
"verschilzicht". De halve hoek b = Z,Zb1A2 wordt de (Jaar113kse) parallax
van de ster S genoemnd, ofwel:
De parallax van een ster is de hoek, wazaronder van die ster uit de

perspectivisch onverkorte straal van de azardbaan gezien wordt (wij zien
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S aar achtergrondss S, s . .
p naar achtergro ter 5, af van de ellipticiteit
¥ .
j A van de aardbaan.,
H / Zl—ia
J / Aangezien p = 73 rad,
1
{ 41 5 ; :
/ oy ' is de parallax cen omge-
i ,
/ //g/ keerde maat van de afstand
A
/ AN -
/ 7y A~ parallax z8 .,
- / N 1
(pJ .
//' Bessel (1840), Struve

en Henderson voerden als
eersten parallaxmetingen

uit,

Voor parallaxbepalingen

aardbaan

is het wvan belang sterrén
fié; 11?15 te kiezen; die niet ver
o weg staan. Men moet dus
selectie~criteria aanwenden., Als zocCanig zoud@p“we kunnen gehruiken:
a). De helderste sterren, E
b). Sterren met grote eigenbeweging (§ II,7).

c). Dubbelsterren met een kleine periode doch een grote hoekafstand.

a) blijkt een ongelukkig criterium, want de helderste sterren be-
hoeven nog niet altijd de mee t nabije te zijn (zie b.v., § II,6),
b) en c) zijn bruikbare criteria,
Opgave: (Na bestudering van § II1,271): Verklaar de achtergrond van
criterium c. ‘ '
In 1900 waren er 60 pavallexen bepaald, in 1962 was dit aantal ge-

groeid tot 6500,

Tegernwoordig gaat men doorgaans foto-

-7 \\ d . " 5 N ' .
{h\ " AR grafisch te werk, Men maakt dan tenminstc
A 7 _— - e
\V} ' va/ N \x/ 5 keer on het half jaar cen opname. Door
/ N
/ - . . S
- deze drie waarncmingen zijn de parallac-

fig. II,Th . . : . .
& ' tische ellips en de cigenbeweging van

de ster van elkaar te scheiden (fig. II,1h4).
P is slechts dan redelijk mcetbaar als p > 0,702, De fouten in dec

gemiddelde waarden bedragen 0,7001 & 0,"01 (3000 sterren).




- II,14 -

Een parallax wordt altijd relatief, t.c.v, achtergrohdsterren; gemeten,

dus voor de ware parallax geldt:

p = pt.o.v.achtergrond+ pachtergrond°
Indien men een negatieve parallax meet zijn of de mecetfouten te groot
of de ster staat verder weg dan de achtergrondsterren.

Enkele naaste buren:

Ster h) afst.(pc) P aantal
a Centauri 04751 1,3 pc p > OV4
Ster v.Barnard 0Y538 1,9 o3 < p < Ok 7
Sirius oY375 2,7 oy2 < p < 0}3 14

1). 1 . radiaal = 206265", dus als de parallax p is, dan is de afstand:

1 206265
p(rad.) = p(n) AF

2). De parsec (parallax-seconde) is de afstand die overeenkomt mct een

parallax van één boogseconde, afgekort pc.
1
De afstand van een ster met een parallax p is dus ETWT rc.
3). Een lichtjaar is de afstand, die het licht in &én jaar aflegt.
17 pc = 3,26 lichtjaar. (schilderachtige naat VQor'pdpulaire

verhandelingen) .

Bij afstanden > 100 pc is de bovongehoemde parallaxbepaling zeer on-

nauwkeurig. Deze methode is echter één van de zcer weinige fundamentele

methoden. Wij zullen nog methoden leren kennen, die verder reiken in de

ruimte. De meeste hiervan roeten echter geijkt worden.

Opgave: (Na bestudering van het dictaat): Mack een lijst van de ver-
schillende methoden om afstanden tot sterren te meten. Vergelijk de
beperkingen, de betrouwbaarheid en de nauwkeurigheid. Ge voor elke methode

na of deze fundamenteel is of dat deze geifgkt moet worden (hoe ?),

§ II,6. ABSOLUTE HELDERHEDEN,

Om de intrinsieke helderheid van een ster te kennen moet de afstand

in rekening worden gebracht,
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De verlichtingssterkte op de receptor is omgekeerd evenredig met het
kwadraat van de afstand: -
1~ d-2

De absclute mapnltud; (M) van cen ster is gelijk aan de magnltude, die

deze ster zou bezitten 1ndlnn deze zich op een afstand van 10 pc van ons
vandaan zou bevinden,
We kunnen dus van iedere ster met bekende parallax p en schijnbare

magnitude n de absolute magnitude M bepalého Immers:

12 .2 .
= - '—é' = % = 100 p(—._i
L P A

waarbij 1 en L verllchtlngusterkten op afbtanden d resp. D (= 10 pc),

waar de parallaxen resp. p en P (— 0”1) zijn.,

Dan 1s dus M~-m= qu log l =5+ 5 log p.
. ?

e s o ey

5 iM -m = 5 + 5 log p i

Deze grootheld heet de afstandsmodulus.
Deze ultdrukklng kan op alle soorten mavnltuden (v1suele, IOtogTuflSChC,

bolometrische, enz.,) worden toegepast

Voorbeelden van absolutéfvisuole magnituden (ga na, zie tabel § II,5):

Sirius: » M= 1?2‘ (m = -176)
Ster van Barnard: M = 13?2 (m = 9??)
Zon: M= 4785 (m = - 26592)
Grenzen: |
Voor de zeer lichtsterke stcr S Doradi is M = —8?9

Voor de zeer lichtzwakke ster Wolf 359 is M + 17?2,

1l

Vraag: Welke factor in lichtsterkte komt met dit magnitudeverschil

overeen 7

¢ IT,7. DE BEWEGING VAN DE STERREN (T.0.V. DE ZON).

In 1718 merkte Halley op, dat de sterren zich t.o.v. elkaar verplaatsen.
Enkele sterren, die Ptolemacus had waargenomen bleken zich 30' verplaatst

te hebben (d.i. de middellijn van de¢ maan).

a). We kunnen de ruimtelijke snelheid van ccn ster ontbinden in een

radi€le snelheid SR en con tangentifle snelheid ST (fig, II,15).

Deze snelheden worden in absolute maat gemeten (in km/sec.).
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De hoeksnelheid p, waarmee de ster zich verplaatst,

wordt de eigerheweging (e.b.) genoemd. p wordt

uitgedrukt in boogseconden per jaar,

De e.b. wordt bepaald uit positiebepalingen

met 10 tot 30 jaar tijdsinterval. Men kan de c.b.
bepalen:

1). Uit fundamentele positiebepalingen met meri-
| diaanki jkers;

2). Differentifel uit twee foto's, die met een

geruime tussentijd opgencmen zijn.

De grootste e.b., ooit gevonden, is die van de
ster van Barnard (10"/jaar).
Er zijh %29 sterren met een e.b. > 1"/jaar. Alle
met het blote oog zichtbare sterren hebben cen e.b,
fig. II,75 van de orde van 0y1/jaar of groter. Merk op dat de

e.b. in enkele tientallen jaren een grotere ver-

4 ¢ plaatsing geeft dan de jaarlijkse parallax.

e . Sterren met een grote e.b., kan men snel ont-

dekken met de zgn, blinkmicroscoop. In dit toestel

fig. 11,16 worden twee fotografische platen in snelle afwis-

seling beurtelings bekeken, Nadat de platen optisch
tot dekking zijn gebracht, verraadt een '"sprohng in het gezichtsveld' cen

ster met grote e.b, (fig. II,16).

Opgaven: 1, Welke component van de e.b., zal men met de meridiaankijker
het meest nauwkeurig kunncn bepalen, die in declinatige of
die in rechte klimming %

2, Wat zijn de voordelen van de differentiéle fotografische

?

metingen

b). Indien we p en p gemeten hebben, kunnen we- hieruit de tangentiéle

snelheld bepalen (fig. II,15):

1
'
|

R - [
. ad, . ! - 5 H | |
LlJ)Xu(rstJ ST(LlJ.t )

28
( LoJ

/)

28 = =—————
p(rad.)

AE




- _ w(rad./jaar) e
Vig = ST = p(rad./; ) AE/ jear

Dus : v, = 4,74 % km/sec. ,

o
®™

c). De radile snelheid kan direct uit het spectrum van de ster worden
bepaald, onafhankelijk van de afstand.
AL _ Irad.
AT oc ° vergelijkingssp.

> 0 als ZS in fig. sterspectrum
vergelijkingssp.

v
rad

IT,15 toeneemt. Er

treedt dan een rood-

fig. II,17

verschuiving op in het spectrum,

Voorts moeten nog correcties cangebracht wbrden voor de beweging van
de aarde, want de snelheden worden altijd t.o.v. de zon gegegeno Die
correcties roeten worden aangebracht voor de dageli jkse variatie, de

maandelijkse variatie en de jearlijkse variatie (belangrijkste),

Het meten van radi€le snelheden stelt hoge eisen zan de spectrograaf,
Een dispersie van 20 ﬁ/mm is in sterspectroscopie al hoog. Een snelheid
van 1 km/sec. correspondecert met AN = 0,02 & (als A = 6000 2): ait is
T p op de plaat (ga na !), Zeer goede bepalingen geven eén nauwkeurigheid

van 0,5 km/secc,

of
Vrad. % Vrad. ”
0 - 10 km/sec, 32 Lo - 50 kn/sec.
10 - 20 27 50 - 60
20 ~ 30 19 Viead. > 60
30 - 4o 10

Bij het meten van radifle snelheden moet men oppassen voor dubbel-
sterren (§ 1I,21),
Vragen: 1. Op welke sterren zil de aardrevolutice om de zon het mceste

¢ffect hebben 2
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2. Schets hoe men in principe de afstand aarde-zon kan bepalen
uit waarnemingen ven v van geschikt gekozen sterren,

. Beoordee e nawiizeurigheia var deze net = Y o
3, B deel d 2 igh Ve, ce methode (v 30 km/sec,)

aarde

d). Volgens het volgende schema kan men nu de ruimteli jke snelheid

-
v bepalen:

Y |
b o>y,
-
p) tg\§1j> ruimtelijke snelheid v
2 2
Vraduj > v = V Vtg * Vrad.

"e). De cluster-parallax.

Er zijn een paar scorten sterrehopen:
*). Bolvormige sterrehopen (deze vertonen een zeer sterke concen-
tratie naar hun centrum).
**). Open sterrchopen (b,v. de Pleiaden).

**¥*), Moving clusters = "zwermen''.

Zo'n gzwerm is een vrij ijle groep van sterren, die cen gemeenschap-

pelijke beweging vertonen.

Voorbeelden:

I. De Grote-Beergroep, bestaande 0., uit de 5 middelste sterren van

UMa, B Aur, en Sirius (o CMa),

IT. De Hyaden.

= —>
Vrad v
Fet - - o
0 b
\‘ ;
o] _‘f{r’ i
7 s tg
| /
| /
! / naar
fig. II,18 | ' ~, convergentiepunt
| ,// R /C
Omdat wij de evenwijdige snel- | v -~
-~
heden perspectivisch zien, con- =X/ L7
8- e
vergeren de e.b. naar een conver- !_S\ P
gentiepunt (fig. II,18), M// g




- 11,19 -

We kunnen nu 6, v 3

ra
hieruit de parallax p te bepalen

h
v = Vv cos 0 ;
rad. ?

0

De op deze wijze bepaalde parallax
Voorbeeld:

Van één ster uit de Hyaden is

R N

Veag, = * 38,6 km/sec. {
9 = 2991 g
@us: Vtg =V

Dus de afstand zon-ster is L4O
Zo vinden we voor de
LO pc.
Bij wijde zwermen is

dan de trigenometrische methode in

Hyaden (80 sterren)

en p meten. Volgens onderstaand schema is

— | |

f

heet cluster-parallax.

Li km/sec.. )

— - )
! |
{ AN
sin 6 = 21 km/sec. § = p‘— 07025.
B = 01115/ jaar |
pC.

een gemiddelde afstand van

deze methode Vaﬁ>pafailakbepaling nauwkeuriger

§ I1,5.

¢ I1,8, DE BEWEGING VAN DI ZON T.0.V. DE OMRINCENDE STERREN.

B hemelbol

fig. II,19

Indien de zon zich met
een zekere snelheid vO t.0.V,
de cmringende sterren be-
weegt, dan valt.een patroon

te verwachten in het gemid-

delde van de snelheden (fig.
I1,19):
In punt A: v sterk nega-
rad. s
- ‘ tief
In punt‘B: vrad. =0
In punt C: Voiad. sterk posi-
_ tief
In punt D: v =0

rad.,
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Voor de eigenbewegingen:

. -~ In A: p = 0O
-V, <——a\ster - .
Vo in B: p maximaal
_ =Vocos8 In C: ¢ = O
Z ——’\ 0 .- .
®= ot — - - - — |apex In D: p maximaal
o
zon .
= Een dergelijke voorkeurs-
hemelbol~" .
richting heeft men inderdaad
gevonden. Het punt aan de
fig, II,20 hemelbol, waar de zon zich
° b

naar toe beweegt, heet het
apex. Dit punt 1ligt in het sterrebeeld Hercules met a = 18h0m en & =
+ BO?O° Diametraal hiertegenover ligt het antapex. De snelheid van de
zon t.o.v. het gemiddelde der sterren bedraagt ongeveer 20 km/sec,
Opmerking: De bepaling van de voorkeursrichting is wel enigszins
afhankelijk van de soort sterren die men statistisch bewerkt (b.v,

groepen naar kleur, helderheid).

§ IT,9. SECULAIRE PARALLAXEN EN PECULIAIRE LEWEGING,

1) De apexbeweging doet de zon ongeveer L4 AE/jaar afleggen, Dat levert
in een paar jaar een mectbasis op die aanzienlijk groter is dan de 2 AE-
lange meetbasis bij de bepaling van le jaarlijkse parallax (§ II,5). De
afspiégéling van de apexbeweging van de zon in de waargenomen snelheid

van de ster noemen wij de seculaire parallax. De seculaire parallax kan

in beginsel gebruikt worden om afstanden te bepalen.

2). De peculiasire snelheid van de ster (d.i. de elgenbeweging van de

ster t.c.v. de gemiddelde snelheid van de omringende sterren, na

correctie voor de seculaire parallax ( zie ook § IV,5: melkwegrotatie).
In ons model van fig, II,20 is de gemiddelde peculiaire snelheid dus
gelijk nul verondersteld. We zullen nu de becweging van een ster nauw-
reuriger analyseren. Daartoe brengen we in fig. II,20 een vlak-aan door
S, 1oodrechf op 28 (dus cen stukje hemelbol) en ontbinden de hierin
waargenomen snelheid SS' in een component, gericht langs de boog apex-
antapex (u) en een component loodrecht hierop (1) (fig. II,21).

De v-snelheden naar het apex toe worden positief geteld, dus de

apexbeweging van de zon wordt v, = 19,5 km/sec.
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;oS ~
cqul] d"' ’ - B
apex
iy
fig, II,21

De seculaire parillax is gorlcht naar het antapex.IDe B—compohent
bvan de peculiaire bemeging is dus precies Q8 - PS = PQ = u', De T—-compo-
nent blijft dus ong ew1321ga, T =T, Uit 7" en v' is de peculiaire
beweging p'! af te leiden. |

We komen zo tot het volgende overzicht:

waargenomen ‘ seculaire beweging (afspie- | peculiaire beweging
beweging : geling van de apexbeweging) (accenten)
t.o.v.de zon (slangetjes)
v o v = -V V5 v! = V. .4V _CO0S
rad. rad Ve cos 8 rad raatvoc0s ©
{T) .. ~~;"¥':O i T'= T
"1 J (”/Jaar) L G (n wheo - P
4 ==V Sin Qoee—— aar | =p+7 _sin 6 i
Lv LY o @4,7 ("/jaar) L UIEURY S L, 7L
L 74 . .
v et Wik w(km/sec) | V, =-v sin o (km/sec)
tg ~ p tg o
i - ‘

Parallaxbepalingen:

Indien een zekere ster péén seculaire snelheid zou hebben, dan zou
dus ~ ' . p

=Y =V =~V sin .,
B 0 L.o74
gelden, Hieruit zou p direct te bepalen zijn.

e bepalen nu de gemiddelde seculaire parallax voor een geschikt
gekozen groep sterren. We veronderstellen hierbij, dat de peculiaire

bewegingen geen voorkeursrichting vertonen (?), dus dat L'= 0.
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a). Gemiddelde parallax uit de V-componert:
v' =L + v_3in © ._“._.,“.. — .}._;'.._.’ 7_4,_____(0':.’-),[_)
_— T WD e - .
o L. 7b + v _ sin ©

o
Uit statistische overwegingen voeten, om p te vinden, teller en noenmer

met een gewichtsfactor cin ¢ vermenigvuldigd worden. Er blijkt den te

gelden:
b T o s 0 . n 7w Ueine
= - b7k (d":‘_i_.);_, 50 gus s - - )74}) ST (e /ees ).
i .. 2
v 5110 6 ) v sin 9
© o

b), Gemiddelde parallax uit de 7v-componenten en radié¢le snelheden:

Als er geen voorkeursrichting in de peculiaire snelheden aanviezig is,
i

. L, 7k
dan moet de gemiddelde wearde van 7 "~é_ gelijk zijn aan de gemiddelde
waarde van V' ., Dus daun is
rad,
- 7
P = Ll'? ':7[* T T (km/sec )=
v 4+ v _cos O
rad o

(rekenkundige gemidde van he®t teken).

c). Selectiecriteria voor het vinden van een ''geschikte groep" sterren,

N

Een groep sterren is allee 1 "geschikt' als geen voorkeursrichting in de

veculiaire bewe ingen xan schuilen. Dit betekernt o.a. dat men nooit, direct
9

of indirect, sterren mag groeperen raar hun eigen-beweglugen,

Opgave: Beredencer dat de "'groep sterren met een e.b. kleiner dan .o.."

beslist niet ges schikt is.

Geschikt 1ijkt b.v.:

Een groep sterren van &én spectraalklasse met schijnbare helderheden

o

tussen m, en I,. We bepalen nierven dan p en vervolgens M, Ter controle
kunnen we een aantal verschillenae schijnbare-he s1derhedids? groepel m,

en m, nemen. Deze moeten dan 2llen dezelfde M geven (vergelijk § II,12).
o~

Bovenstaande methode is nog te verfijnen 2ls men icts weet van de
. N . - . )
melkwegrotatie (% IV,5), De methede 1s vooral auttig om parallaxen en ao-

)

solute magnituden te krijgen van de zmeer hcldere O- en B-sterren (8 IT,11).




§ IT1,10. DE BIGENBE/EGING Vail ZWAKKE STERR

RN "

Op veel piaten koren -.esterren veoor, wharvan de coordi-

uaten en de e.b. goed belenc £iin. it plazalst ons voor het probleem toch
een referentiestelsel te vinden., Ten obleoosing is:

Als referentiepunten ncemt rnen cen stelscl

cpunten zl van sterren
met dezelfde schijnbare helderhedd (n, o+ /n, waarbij Am klein is). Men

neent ean dat deze zwanrte-

i de apexbeweging van de zon weer-
splegelen; de peculiaire suelheden van deze sterren middelen we t.o.v., het

zwaartepunt uit., Men vondt dan voor sterrer met

o . i
m=m, + Am, dat y, = - ¥ sin B =~ en met
1 = ! 1 o CoLvh
N
- L
m=m. + Am, dat Ui = -~ v sin ) < , . enz,
z - ; N Lo
- b9

Controle: D> zwecartepunten mogen t.o.v, elkoar niet bewegen,

$ IL.11. _ STERSFECTRA.

a). Instrumsnten,

1). De spectrograarf.,
De ster wordt door de kijker afgebeeld op de spleet. Veelal wordt een
NA.smaspectrograaf gebruikt, de laatste tijd ook veel roosterspectrografen.
det sterspectrum vordt een smal bandj-, Daarnaast zet ren cen vergelij-

Fingsspectrum van een aardse lichthron.

vergelijkingsspectrunm

sterspectrum

vergeli jkingssrectrun

2). Het ohjectier fprisma

L . - . v e L
Dit is een prismo van eca Lleine brekende hoex (ca. 57). (Zie § I,16:

crismacamera). In het brandvlak wordt nu

D

1k sterbecldje tot een klein"

spectrum ultgerek® (maar een paar mm lang),

Ye voorcelen van het objectiefprisme zijn:

.objectielprisna :
~obJe pras *) Veel spectra tegelijkertijd

r.{______/_:..
\\_____,» B

**) Spectra ziin zeer lichtsterk.

fig., II,23
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De nadelen zijn echter:

*)
=:=>)<)

Een zeer gerinsze dispersie;

De spectraallijnen worden minder scherp door scintillatie van de
ster. (Bij een spleetspectrorraaf wordt alleen de band breder, lond-
recht op de dispersicerichting).

Fen belangrijk nadeel is echter nog, dat men bij een objectiefpris-
na niet tegelijkertijd cen vergeliikingsspectrum kan meken. Dit is o.a.

van belang voor het meten van v Ter ondervanging van dit bezwaar
« () (&)

red’

*) maakt men een kunstmatige aardse absorptielija (met een cel met neo-
dymiumchloride) of
**) maakt men op &&n plaat twee opnamen met tegengestelde orientatie van
het prisma. De afstanden tussen twee absorptielijnen van twee ster-
ren veranderen dan, Dcze aistandsverandering is te meten en dit
geeft ons het dubbele verschil in de radiélse snelheid van de twee
sterren. (fig. II, 24)
De bandies zijn uiterst
ster I ster II .. .
v R v R dun. Pten kan de spectra
B E———— R SO
| { . oA o A 2P
R - v R ‘ v verbreden door fhet drijf
o ' ‘ werk van de telescoop ieto
& - — = — S I 3 . .
N — o e s te langzaam of te snel te
! | -
S laten lopen,
e = -
OV o4 Vraag: De spleet of de bre-
i L . ol
fig. II,2% kende ribbe van het

hebben. Hoe?

1 -~ - T A - ey
vepealds stand

99% van de sterren vertcont absorptielijnen. Er bestaat een vloedi-

ende reeks spectraalklassen, die als volgt worden aangeduid:
(5)
/0
(W) =C =B ~A ~F «G~K -1 - (N)
N
(C)

De sterren van klassen, die tot de linkerkant beiaoren zijn "vroege"
sterren. Ze zijn heet en zien er blauwwit uit.

Die aan de rechterkant zijn "late" sterren. zij 2ijn kouder en roder.

Van spectraalklasse B af vindt verder nog een onderverdeling in tienen
plaats:

BC, B1, B2, --~-- A e

B8,

Miss Cannon (Harvard)

59, AQ,
heeft op dit gebied baanbrekend werk ver-
richt,

door criteria op te stellen om spectra, met objectiefprisma'’s
p P '

verkregen, te klassificeren. In de Henry Draper Catalogue (1918-1924)




staan van 225,000_sterren de spectraalklassen vermeld.

Vo

.o

1ijn=-
sterkte

De voorncamste kenmerken van de spectraalklassen zijn:
“olf~Rayet-sterren, Zoer brede emissielijnen. Zr zijn slechts een
honderdtal ‘/-sterrcn belkend.

De overige spectraaliilassen vertonen voornameli jk absorptielijnen:

He I, He II, N Iz, ¢ TI1, 8i Iv, O II., © III, O IV (H zwak).

D P —

-
Vocral He I (max. bij B2).

H wordt sterker.

(N-, C=, Si-, Mg-ionen),

He I werdwijnt na A 1.

H zeer sterk (max. bij A2).

Ca IT (H- en K-1ijn) verschijnt.

H neemt langzaanm af.

-Ca IT -~ lijnen worden sterker.

Geloniseerde retalen (Fe IT, Ti II, cnz.)
Zerste atoomlijnen van "mctalen'.
H-1ijnen steeds zwakker; toch nog sterk.
Ca IT sterk.

Ca I Lkomt op.

Metalen (vooral atomen), zcals Fe, Mg.

“Eerste molecculén: CH (A = 4308 R).

Ca II maximaal.
Metaalatcmen.,

Toenemende molecuullanden,

-Zeer sterke molecuulbanden (vooral TiO).

Metaalatoomlijnen passend bij lage temperaturen.
Meachtig. C-verbindingen (CE’ CN, CO).j

(Zeldzaaun). ZrC, LzO, TiO.,

De zon is een CG2-3ter,
In fig. II, 25 is de lijnsterkte uitgezet tegen de spectraalklasse,

, moleculen
/

metalen
(eerst ionen, later atomen)

fig. II,25
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c) Het continuum van sterspectra; temperaturen van sterren.

De énergieverdeling in het continue spectrum is een belangrijk ge-
geven om dec temperatuur van een ster te bepalen. Het spectrum wordt fo-
tografisch of foto-elecirisch vastgelegd; het moet van een goede ijking
zijn voorzien., Dan moet de atmosrierische extinctie, golflengte voor
golflengte, in rekening worden gebracht, zodat men de energie-golfleng-

te-kromme "buiten de dampkring' vorkrijgt (vgl. 8 I, 6).

In 8 I, 5 zagen Wij hoe we in beginsel monochromatische stralings-
temperaturen en de effectieve temperatuur van een ster kunnen bepalen,
resp. met de Vet van Planck en met de et van Stefan-Boltzmann. Een com-
plicatie is echter, dat deze wetten de (monochromatische of totale)

stralingsstroom geven, die de ster per oppervliakte-eenheid uitzendt, De

stralingsstroom, die de detector op aarde ontvangt, is echter bovendien
nog evenredig met het oppervliak van de ster en omgekeerd evenredig met

het kwadraat van de afstand»tot de ster.

Is de verhouding opperviakte ster / afstand2 bekend, dan kan men de
volgende temperaturen bepalen:
1) Uit een absolute meting van de op aarde ontvangeﬁ hoeveelheid stra-
ling E,0)l in een klein golflengtegebiedje (Ay A+AX) kan men de mono-

chromatische stralingstemperatuur T (\) afleiden met behulp van de

rad
Wet van Planck (8 I.,5). Omdat een ster niet als een zwart lichaam

straalt, zal deze temperatuur van de gekozen golflengte afhangen.

2) Uit een absolute bep.ling van de totale stralingsstroom buiten de
T fa@ . T T
aardse dampkring, J Exdk , kan men met de et van Stefan-Boltzmann

. . o L :
de effectieve temperatuur Tof‘ afleiden (8 I,5).

H

De relatieve verdeling’

van energie met de golf-

=

lengte wordt echter niet 2 _

door de factor (opp./af-

stand®) aangetast. Anders /
‘ . / ster

gezegd: de kleur van het -

licht hangt noch van de op- Planck~-

pervlakte noch van de at- krommen

stand tot de lichtbron af.

Dit stelt ons in steat

kleurtemperaturen te bepa- 4;
e

len (fig. II,26). de bekij- A
ken eerst een lichaam dat fig. II,26

r

straalt volgens de Yet van




Planck. Voor kleine golfl gte mogen wij de benederlnw van YWien toepas-

sen,
€2
i) 2 1 1 TXT
Eyw = /= & ¢ . ¢
A 2 c2 20
T
e -1
" Dus:
€2
log El = const. - 5 log A ~ 0,4343 =
’
cp
log By + 5 log A = const. - 0,4343 N
AKS ; ' Zetten wij nu

—_— = log EAK5 uit tegen %,
dan ontstaat een

rechte, waarvan de

x X s s s e
~richtingscoefficient
’ ol gelijk is aan

Eﬁﬂé%é_fé

. Hieruit

fig. IT,2
& 127 is dus T te bepalen.

Passen wij dezelfde procedure toe op not spectrum van een ster
(flg. I11,27), dan zullen wij doorgaans geen zuivere rechte v1ndene wel
laat zich een gemiddelde rechte aanpassen, waarvan de helilng ons de

(gemiddelde) kleurtemperatuur ven de ster (voor het gekozen golflengte-

gebied) levert,
Uit de kromming van de 1ijn in fig. I1,27 volgt, dat de ster niet
straalt als een zwart lichaam. Zovvinden we voor een AO-ster:
voor 4900 & < A < 6500 & is T, = 13600°
voor 3900 & < A < 4900 & 16000°,

is TC

De oorzaken zijn:

*) T neemt met de diepte in de steratmosfeer toej
b
l nanpt af van A, dus bij verschillende X komt de straling uit ver-

schillende diepten (TK A .% ; vgl. B8 I,5).

¥*) Vooral bij koude (K- en Mf)sterren komen veel absorptielijnen in het

UV, violet c¢n blauw voor. Het continuum is slecht gedefinieerd.

Cpmerking: Merk op, dat de definities voor de verschillende temﬁeratu—
ren ook nog zinvol zijn indien de ster slechts in heel ruwe benadering
straalt als een zwart lichaam. Alleen als de ster zuiver als een zwart
lichaam straalt, zijn de kleurtemperaturen en de monochromatische stra-

lingstemperaturen identiek gelijk en gelijk aan de effectieve tempera-
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tuur. In de practijk lopen de verschillende temperaturen voor &é&n ster

by

ongeveer 10 2 20% uiteen.

Theoretisch kunnen stermodellen worden afgeleid, die het verband

geven tussen gcometrische en optlsche dic pten met de daarbij behorende
temperaturen, gasdrukken en clectronendrukken (vgl. 8 I,8). De modellen
zijn voor de verschillende spectraalklassen verschillend. Afleiding van
een model uit de randverzwakking is bij sterren onmogelijk. Wel kan een
stermodel getest worden aan de energie-golflengtekromme en aan profielen
van absorptielijnen. L Te Gy M) |

Uit het stermodel kan men berckenen: Teff’ y

T‘\\
Trad<A)

De kleurindices: B-V en U-B ec.a. geven directe maten voor "een"

temperatuur. Deze magnitudeverschillen komen met helderheidsverhoudingen

in verschillende kleuren overeen. Dit geeft ons dus een soort kleurtem-

peratuur, onafhankelijk van Oppervliakte ster / afstandz.
De bolometrische correctiec (BC) wordt gedefiniderd door

BC = ool 7 Myis o

waarbi j Mol gecorrigeerd is voor extlnctle door de dampkrlng. De bolo-
metrische magnitude is een maat voor de totale straling J Ekdk en dus
voor de effectieve temperatuur. BC = O voor ecen zwart lichaam op
6000 °K.

Een overzicht van hot verband voor verschillende "maten voor tempe-

ratuur':

-
spectraal-
klasse !

! ‘
|

- b ’

oz}

Q
(O
s
e

'ﬂirectyi '—-Jt:'rleoreJcing-—j
, |

i

L4 risch P
| emplrisc ’ half empirisch
half theoretlucd

empirisch

Zie voorts de tabel op de volgende bladzijde.

Opmerkingen:

1) Bij zeer zwakke sterren kan men veel gemakkelijker B~V bepalen dan de
spectraalklasse.

2) Bij ver verwijderde sterren kan de zgn., interstellaire roodverkleuring
de kleur van de ster veranderen. (§ III,5).
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3 I1,12. Het Hertzsprung-Russell-Ding

a4

het Kleurhelderneids--Diagic.,

Sterren van hetzelide spectraaltrpe
solute helderheden vertcnen. roafoad
voor de temperatuur, mcctan de storren vidlw
ben. Grote helderheidsvorschillien
verschillende stralincsorpervialike

helderheid heeft hlice cus d¢ rrec s

<

grootte varieren. (In het legin

ontdekt door Hertusprung en nuesell

Het 1igt nu voor de hanc de
traalklasse en absolute na
ren in een diagram, met Llangs de
ordinaat de absolute magniztuden,

Russell~diagren (Ffis. I1,2°% . 0o

[}

gerangschikt. verrcweyg de nezote

hoofdrecks.

SUNCTEOU T
[SRUNRAS u

+10- .

+15-

A e T - N
Cezelide temperatuur ol -

o

P B! 1N = P T,
grootote 2bsoin

seeriren naar

“lascificere

idei]l

(”dworgen”) in ceh srnelle shtrook,

. P _.___\

BO AC  FO GO K0

M ‘tegen B-V uitgezet. .ic espreken

vis:
gram.(KHD). Het voordeel hiervan

de vinden binnen cen bol met
sterren, en binnen cen bol met ce

we hier ca. 240 sterren mouden verwvacilen-

cen kl{** -aelderheids--di

verschillende

srectr @lklasse een mzaw i

verklcard wordc:n

Tunicn stenis oo

onainanttelijk van ol oo,

lassiclke %or+z¢p“w1;~

“q

-, e PR
e patronon

Iopeve M0 T

man ook

“fot o
geldi jke
I PeVe specti L

odk kleurincl oo
of‘temperatﬂr:w
nenen.

Bij Uuu ARV
van andere solllo-
len wordt de
guur rets ver-
wrongen, maar ot
patroon blijfc
gchandhaafd,

Vealk wordl

ol de zZon noyg o0

spectra nodig 2zijn.

20 gterren, terwiil
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effecten op. Al op geringe afstanden zien wij vele zeer zwakke

(witte dwergen en donkerrode dwergen) over het hoofd.
95% hoofdreekssterren (wacrvan 90% zwakker dan do zon)
3% witte dwergen (wasrscad inliik neer)
1% subdwerzen
1% reuzen
0,0003% superreuzen (vallen zelfs op zeesr grote afstanden op).
g IT,73%. Sterdiameters,
a) In het HRD:
De totale hoeveelheid straling, door 1 cm uitgezonden,

L

de wet van Stefan-Boltzmann gelijk aan

geeft de bolometrisch gemeten helderheid dus, dat
D
i = ¢ £i T 4
- 2 Teff
e
waarin 1 = lichtintensiteit, r = straal van de ster, a =
de ster en ¢ = constante.
Ga voorts na, dat Mbol == 2,510og I +c , en dat-.
.2
I = Cal&
waarin I =i op 10 pc afstand.
Dus:
M = - Jog r - 10 Jlog T + C
bol 2 © 0 eff L
Normeren 7(/c§3/,0,;/// T S\
we op de straal 'Luperreuzen 4//’7,/\
) . -5 i \*///fy//*\/// //
van de zon, dan -
geeft boven- Mool
staande formule ¢ -
een rechte 1ijn
door de zon
+5 =
weer in het HRD |
v i
(indien we M
tndLer bol 10
uitzetten tegen *
log T He
© eff)’ L _ -m“-_r ;
valt dan weg. +15 1000 @
B RO A0 D ”) AD Ilq
Hetzelfde kun- _"LF: T} | [N
nen we doen h,5 L,o 5,5
e TT 20 et log T s

sterron

F3

is volgens

(o} T@ffr° Buiten de dampkring

afstand van

0
[N
o
o
5

= 10 r




9
. 1 < < .
hoofdreckssterren, dat 75 Te o T ~ 10 rq
< <
Voor reuzen: 10 rg == r =~ 100 r |
< <

Voor superreuzen: 20 Iy s r ~ 1000 v .
(Voorbeelden: A-ster Deach : o = 35 To

M-ster Betelgeuze: 1r = 300 rg4

M-ster ¢ Aur. : r = 3000 rg o)

. < 1

Voor witte dwergen: 1r ~ 700 To

b) Schijnbare en ware diameters van individuele sterren.

Buiten de dampkring vinden we bolometrisch (zie a)), dat

- 2
. * 4 2 b
S R e e TS
a*
waarin Py = f: = schijnbare straal van de ster (%), in hoekmeaat.
. & . 2 . l
4o vinden we ook voor de zon: i, = Cl, foeff .
Dus:
L px @ Taor 4
— = () (5 .
to Po oeff

Volgens onderstaand schema kunnen we nu r, berekenen.

spectrum, ——— Trors 1

—_—— 0,
" % |
bol J —_—) I,
indien afstand bekend: Ay ,
m

Opgave: Van Sirius is m ;= - 2,1 , T .. = 10200° , p = O"37 ,

. m o

Voorts is (mbol)o = - 26,7 en Togrs = 5800,

Bepaal de ware diameter van Sirius.

Andere methoden om sterdiameters te bepalen:

c) Uit bedekkingsveranderliijken (3 II, 21¢).

d) Uit pulserende sterren (% II, 19. Veranderlijke sterren),

e) Met de interferometer:

,__4_—__

' T
o)
]
/
i
{
_—
2
1
RN
—
N\
)

!
: !
D: i ) | /
\ I ,'\‘ ' i
¥ - - - '
| - Jor ,"..\ 1/! S = i
. WAAVERVEVICAR OV X P
i : 1 —
== N
Y
(S b. : Ce |
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De interferometer geeft van een puntvormize lichtbron een interfe-

rentiepatroon, waarvan het eerste minimum valt in de richting, met een
2
- pea A
weglengteverschil 5 , dus waar -~ = éﬁ

monochromatisch). Van ecn dubbelster,

(fig. II, 30a en b) (we werlken
(&) ?
waarvan de hoekafstand tussen de

£ is, is het interferentiepatroon zo onduidelijk mo-~

ek - s A
gelijk, als 7~ = ~ = Eh)
opvatten als een dubbelster,

beide componenten
(fig. II, 30b). 7e kunnen nu een sterschijfje
waarvan de componenten bestaan uit twee
sterhelften, (fig. II, 30c). De afstand tussen de zwaartepunten van de
beide helften blijkt te bedragen & = 0,41 x diameter van de ster. "e
krijgen dus ook hier een maximale onduidelijkheid in het interferentie-

patroon als &= o= é% o

We moeten in de interferometer D dus kunnen varieren om een zo on-

duidelijk mogelijk interferentiepatroon te kunnen krijgen. Dit doen we

" door middel van spiegels zoals in fig. II,31 staat aangegeven.

|
i,
w‘”“;‘”“‘”n
. ';I

D
(variabel): h}
i

Als we D goed heb-
ben afgesteld, zijn D en
A dus bekend, dus zijn &

en hieruit de schijnbare

A IY >'--A m\
‘mmr / V‘\n\ﬁ§ diameter p te berekenen,
] T . .
| [”W- % | P Opgave: ‘dat is de
: Do e kleinste sterdiameter

| )ﬂﬁum_mﬁ_

in boogseconden, die men

nog meten kan met een

I
JLMQ,_ -Nﬂ D = 10 m, A = 6000 &2
T yrill max
ﬁw (1" kont overeen met
: -6
Fig, II,31 L,9 . 107 rad.).

liet de interferome-

ter heeft men b.v. de volgende waarden van p gevonden (ter vergelijking

staan de bepalingen uit m

o1 ©F bij):

5

I

i
|
J
) {
!
]

? (met interferometer) é (uit Mmool
Lrcturus 0022 - oovo23 |
Aldebaran | 01020 - oyozk
Antares § 04035 ovoko ;
- Pegasus é 0021 07025 !
Betolgeuze 0034 - oYo5hk - i var., |
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£) Uit _maanoccultaties (sterbedekkingen door de maan).

Tijdens een occultatie van ee

n ster door de maan zal de ster niet

plotseling doch geleidelijk worden bedekt (fig. II,32).

m
—
v
oy A
B
Cvoor s tijdens
occultatigdt! occultatie
. fige II,32

§ II,14. 1Invioed van de tem

At (< 0,01 sec) is te meten.
Voorts is de revolutiesnelheid van de
maan om de aarde bekend, dus is p hier-

uit te berekenen.

peratuur op het 1ijnenspectrum.

Indien we van een element een
termschema meken, zowel van het
atoom als van de iontoestanden,
krijgen we fig. II1,33 .

De energie van een deeltje

wordt nu gegeven door r.s

9

- waarin r de iontoestand en s het

energieniveau in die iontoestand
weergeeft.

- Verder is:

n, = aantal deeltjes in de rde
iontoestand;
n, o= aantal deeltjes in de rde
9
iontoestand,. tevens in de sde
energietoestand.
De llet van Boltzmann geeft
ons nu:
. . ...er,s
n g iy
r,s _ r,s kT
n, U
als 8. o = statistisch gewicht

9
behorende bij iontoestand r en

energietoestand s, (van de orde 1;

geheel getal), en

en,
i niveau
.5w
S — Y
5
LN [ 2% ion
= (r=2)
: - 1<
* U Ll"
| Z %
"bovenlijn"
e .
) B 17 ion
1 7 (r=1)
i "grondlijn™
€ "bovenlijn' atoom
ol — e 2 (r=0)
"grondlijn'
l !
V - | . 1.
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u = Lg . e (toestandsom)
s

De 'et van Saha geeft ons:

_5_ \_r
Dr+1 . Ur+1 EE . kT
np T u, " P

weerin P, de electronendruk is.

‘e vinden doorgaans twee ionisatietoestanden naast elkaar (b.v. in
de zon: atomen en ionen met r = 1). Indien we algemeen met atomen en
ionen met r = 1 te maken hebben, hebben we te maken met een ster als
de zon of een koudere.

Uit de Wet van Saha kunnen we nu afleiden:

2 _Zo
n T
_1 c T2 kT
n1 _ no _ Pe
nO +. nf] _ . n,] - _5_ 59
1+ — o T2 T KT
o) 1+ o
Dus:
n . g 1
—~ = 1 = = = €
Ng + 1n9 no + 11 2 _;8
. 2 kT
c T
1+ P
e

Met deze formule en de formules van Boltzmann en Saha is het zantal deel-
tjes in cen bepaalde toestand als functie van T te bepalen.

Zie nu in fig. II,34

a) Voor de "grondlijnen" van atomen geldt:

n : n
0,0 _ 0,0 %o
n, + nq ng, ng, + nq
n
e s - . n1 0,0
Bij lage T is -— << 1 en —22 1,
ng ng
n1 no .
Als T toeneemt, neemt — sterk toe en sterk af.
n, Ny 1
b) Voor de "bovenlijn" van atomen geldt:
n n
0,8 _ _9,s e
Ny + n ng n, + nq
.. . Bo,s . . . . 20,5 ..
Bij lage T is —Hi— klein en bij toencmende T neemt —EL— Tlink toc
o o

n
Doch —225__ blijft ver beneden de 1,
no + nq
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~lonisatie
/
R —
20,0 \
no+n»] ! \
Q- SR 1 -
i T
|
/I\ |
! g -y - - - —
n
0,8 !
1’10+Il1 /)\
O P i . N T
A dubbele
' ionisatie
+’] —— s e e,
1,0
no+n1
0
| N e
A,s.
ng+nq
0.

fig., II,34

kens overeen met het aantal

deeltjes. Je hebben hier geno-

men:

1) Grondlijn van een atoom met
hoge <4 . '

2) brondlﬁn van een atoom met

lage €4 ®

3) Bovenlijn van een atoom A

. (Balmer-1ijn).

44) Tonlijn (lage ey en eq).
Jij kunnen daarmee het verloop
van de spectraalklassen begrij-
pen (vgl. fig. II,25 met fig.
I1,35). ..

¢) Voor de grondlijnen®

van ionen (r=1) geldt:
nT,o _ n?,o ™

no+n1 1’1»] no+n1

—12°< 1, Bij lage T

klein, omdat

— << 1. B
n

.

ij stijgende

n4.~
T wordt =— >>1 |

n
(o]
n4q

dus

) .

ng+nq
d) Voor de "bovenlijnen"
van ionen (r=1) geldt:

n,. n

.n .
i 1,s 1,8 1
= . ,
ngy+n4 n4 ny+nq
enz.

e zetten nu het

aantal deeltjes eens uit

“tegén de spectraalklas-

sen (fig. II,35). De dik-

te van de Holom komt tel-




- II: 37"

Voorbeelden:

a) Grondlijnen van atcmen:
Na D-1lijnen . . .
J - L zeer sterhk in K en M

Ca I (k227 %) )

b) Bovenlijnen van atomen:

Balmerlijnen: mex. in 42 (ey 4 = 10 eV).
Helium I s nax. in B2 (5o~1 = 20 eV).
Silicium I ¢ max. in G (¢g. 4 = 5 eV).

¢) Grondlijnen van ionen:

Ca II (H- en K-lijn): max. in K.

d) Bovenlijnen van ionen:
81 II : max. in 20 (¢ = 8 eV).
S$i IIT: max. in B1 (¢ = 16 o¥).
Si IV : max. in O (e = 33 eV).

Uit het spectrum kan men met de Vet van Boltzmann de excitatietem~

'Eeratuur én met de Wet van Saha de ionisatietemperatuur afleiden.

Opmerking: “Wij hebben in het voorgaande verondersteld, dat alle sterren
dezelfde chemische samenstelling hebben., Blijkbaar is deze

onderstelling niet ver bezijden de waarheid.

Opgave: Beredeneer, dat zwakke H-1ijnen in M-sterren niet behoeven te

wijzen op een geringe Loeveelheid waterstof.

3 17,15, Lichtkrachtklassificatiej;

Inviced wvan de gasdruk op de spectraallijnen.

In het HRD worden de spectraalklassen en Mvis tegen elkaar uitge-~
zet, Door Mvis'te vervangen door een zcker criterium uit het spectrum

krijgen we de lichtkrgphtquggificatie, waarin de lichtkrachtklassen

weer onderverdeeld zijn in a en b. Zelfs stopt men wel een onderklasse

ab tussen a ‘en b:

Lichtkrachtklasse 1 i : ‘superreuzen
A . .
" IT ab : heldere reuzen
b
a v
" IIT ab :. normale reuzen

o)
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- a
Lichtkrachtklasse IV ab : subreuzen
b
" WY dwer,en
" (soms:) VI :  subdwergen
" zonder nr : witte dwergen

In fig. II,35 staan enkele

lichtkrachtklassen in het HRD = \i; — I,
getekend., Myis —Iy
. I1T
Voorbeelden: LoolL \\\\“_u_M,,/”"
Rigel B8 Ia @
Zon G2 v
+5L - - - L -2
Sirius A1 v ‘ |
Antares M1 Tb :
Arcturus: K2 III +10 : .
|
|
i i ! L t ]
reus BO AO FO GO KO MO
\
o fig, II,36
Ly j 1 dwerg

IRCHR T

EERI ~ vWe bekijken nu een reus en een

7 A *%“‘, dwerg van dezelfde spectraalklasse:
7 TN : .
D Voor beide sterren geldt:
2 .
1 cm _ GM
fig, IT,37 - g2
als g = gravitatieversnelling, M = massa van de ster en R = straal
van de ster.
Zo heeft men de volgende tabel kunnen samenstellen:
i | -
M/M, ! R/Rg log g8/8.
v 11T I vV III 1 v III I
Go ! 1,10 2,5 10 11,05 6 100 | 0,00 -1,2 -3,0
Ko i 0,80 3,5 13} 0,85 16 200 | 0,04 1,9 -3,5
MO 0,49 5,0 17 0,63 (40) 500 ¢ 0,09 -2,5 -4,2

'

uit dubbelsterren (¢ II,21)

Len bepaalde 1ijn wordt gevormd, daar waar zich een zekere hoeveel-

heid m cm-2

Voort

boven de laag bevindt (fig. II,37), dus M, ~ My o

s is P = mg, als P de druk is, dus Py, < Py , dus de atmosfeer van




de reus is veel ijler dan die van de dwerg.

Er blijkt:

1) Reuzen vertonen scherpe spec*réallijnen met zwakke vlieugels en dwer-
gen wazige lijnen méb sterke vlieugels.,

Deze vleugels ont-

N ‘ \\\ T staan door storingen
door naburige deeltjes
\ J op de absorberende ato-

men.

reus o dwerg
fig. 11,38

a) Als lichtkrachtcrite-
rium (dat is dus ook
VP—criterium en g-criterium) neemt men de breedte van Hy' Men ijkt het
verband tussen de sterkte van Hy en MV met behulp’van sterren, waarvan
de absolute magnitude bekend is.
b) Alé criterium bekijkt men ook wel ~
- de samenvloeiing van de Balmer- 4 PNVM/\/\\//\&"””~_*
lijnen bij de seriegrens (fig. II,
39). (IJken!)

2) Reuzen hebben t.g.v. de lagere Py een

hogere ionisatiegraad dan de dwergeﬁ fig.';I,39

van dezelfde spectraalklasse, dus van vrijwel dezelfde T. Volgens de

Wet van Saha is

ny Ui T KT
o = C = 'I')'-' o €
Ng Ug e

als n; het aantal ionen en n, het aantal atomen is. ‘/e gaan dus met

elkaar vergeli jken:

sterkte ionlijn
sterkte atoomlijn

. Het verband met de absolute magnitu-

Vaak neemt men hiervoor §£f££

Ca I
de moet weer geijkt worden.
Vragen: 1. Waszrom moet men voor verschillende spectraalklassen verschil-

lende lichtkrachtcriteria bedenken?
2. Men hceft een KB—feus en een K3~dwerg. Verklaar, hoe het
komt, dat de reus een iets lagere temperatuur heeft dan de

dwerg.




§ I1,16. De chemische samenstelling van de sterren.

Met behulp van een microfotometer bepaalt men de lijnprofielen.
Hieruit zijn de equatoriale breedten af te leiden. Is van de ster de
spectraal- en de lichtkrachtklasse bekend {(dus Teff’ M, g), dan kan men
in beginsel een stermodel construeren (8 II,11). Dan kan men voor ver-

schillende elementen groeikrommen maken, waaruit de abundanties volgen
(vgle § I,13),

Doorgaans gaat men echter volgens een ruwere methode te werk: Men
leidt gemiddelde waarden T en §; voor de steratmosfeer af en counstrueert

daarmee groeikrommen. Ofwel men werkt differenticel door de equivalente

“breedte te vergelijken met die van een ster (de zon) van vrijwel dezelf-
de spectraalklasse, -
Men heeft gevonden:

1) Vrijwel alle sterren hebben nagenoeg dezelfde chemiSChé samenstelling
als de zon (speciaal de hoofdreekssterren, ook wel reuzen). Dit bete-
-kent: =zeer veel H, veel He,

weinig C, N, O, en ~
een ""spoortje' metalen.

2) Er zijn reele verschillen voor beperkte groepen van Sterrén. Veel
witte dwergen vertonen een kleine H-abundantie. Subdwergen (licht-

krachtklasse VI) hebben minder metalen dan de ZON .

8 II,17. Spectroscopische parallaxen.

Uit het spectrum is de lichtkrachtklasse, en hieruit Mvis te bepa-
len. Voorts is direct LN te bepalen, Nuis M - m = 5+ 5 log p ,
dus hieruit is p direct te bepalen.

Spectroscopische parallaxen kunnen ook .nog bepa?ld*wqrden bij ster-~
ren, die veel te ver weg staan om betrouwbare trigonometrische paral-
laxen te kunnen bepalen. Bedenk echter, dat de lichtkrachtcriteria (Hy ,
Sr II/Ca I , enz.) met behulp van absolute parallaxbepalingen geijkt

moeten zijn,.

. - P . . . )

Opgaven: 1. Stel debiout in hvis is 0,4 . Leid af, dat p dan niet meer
dan 20% fout is.

. . . ~ . Sr IT

2. Is er een bezwaar tegen criteria als I

Hoe kan men dit bezwaar in beginscl ondervangen?

? Zo ja, welke?
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¢ IT,16., Inkele bijzondere spectraalverschi jnselen.

1) Turbulentie

Sterke spectraallidinen vort-nm T T "
een spitse kern en wijde vleuc a f///
(fig. II,40). D= vleugels N
door storingon ven nevarige ceslujes weri
(op een deel van) Ce aasorberende
atomen (‘botsinpen). De fieugals
b

geven dus een naat voor de gosdruk in

N

de atmosfeer (% II,15). D¢ breedie

ven de kern is het stotistisch recul-

van de snslihcden ven de aksorverende 2l cnen in’ de gézichtslijn

t
(Geppler—-ofiect, hHositiel sn nasaiiel), Bij een steratmosfeer in rus’

S

1 )

ern geteel uit de thermische snelhedzi

moet de broedbte vin de doopler -

der atomen kunr=n worden verklaard., Veel steispectra vertonen echter

haast rechthockige 1ijnkernen, die veel te breed ziin voor de warmtebzs-
weging. Blijkbrar komern ‘er in (e atmosfeer povendien grote~3chaal«beys.
gingen voor. D: zgn, gemiddelde turbulentiesnelhed becraagt sowms vele

-]
kme.sec o«

2) Snelle zotatie ven de ster geeft komvormige. ondiepe lijnen. I»

fige II,41A is een ster verdecld in stroken van gelijke rotatiesnelheid

te0.v, de waarnemev. Wij ondersi:llen steeds de ¥otatie-as 1. de gzzicats-

lijn. De lijnen, die de siraken u b, ¢ en d veroorzaken, staan in

a0 ‘ v fig. II,41B gegeven.,
<) :

J———— N

o
L

i
Cld

e

A..._,,...__v.._n,-____,,...,‘;...\ Paie

«Q
—

=8
Q

-4
}_I
3
.
-
H
s
AN

3




Door het Doppler-effect geeft clke strook ecen verschoven lijn. De som
ven alle stroken samen geeft dus cen komvormige 1ijn, zoals in fig. II,41
C.

Een helling van de rotatic-no t.c.v. de gezichtslijn geeft perspec-
tivische verkorting.

De zo waargenomen rotatiesnzlheden lopen tot ca. 100 km/sec. (0-t/m

F-sterren).

Vraag: U neemt een B-ster waar met scherpe lijnen.Wat is Uw conclusie?

%) Sterren met megneetvelden. .

Bij een aantal A-sterren hceft men het Zeeman-effect geconstateerd.

3

Dit duidt op magneetvelden tot een paar 107 oersted toe, sterk variabel.

De periode is 1 tot =en paar wcken.

¢ I1,19. Veranderlijke sterren.

Waurnegipg:

. . _ . e 1
1) Visuecel (methode: "a3v5b")., Nauwkeurigneid is 0,05 .
Navwkeurigheid 0?01 .

o001 .

2) Fotografisch.

3) Foto~electrisch. Nauwkeurigheid

Opsporing:

Fotografische platen vergelijken met behulp van een Blink-micro-
scoop (% II,7). Voor detectie is esuter een vrij grote am vereist. Bo-
vendien zijn er vrij veel platen nodig, daar de pericde onbekend is.

Vaak echter is Am ~ 0,01 ; dan faalt de Blink-microscoop (veranderlijke
v , bijzondere plaats in het HRD).,

rad -
Atlas van Hagen en Stein (Vaticcan S errewacht).

De catalogus van Parendgo en Kukarkin bevat 10900 veranderlijke sterren.

Aanduiding van veranderlijke sterren:

Eerst geeft men ze Letters R t/m %

daarna " nooa i RR ' 27
i 1" (LT i AA, AB, AC, —emmmmmmnn ,

daarna geeft men ze nummers met een V er voor.
Voorbeelden: nCR, 8
LS . N oy

T Leo, SZ Her, V #f Sag, enz.

De bedekkingsveranderlijken worden in 5 IT.2% behendeld.
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Ao Cepgﬁideno

De CepheYden neb-

ben een zeer re-

AVAY

paard gaat met

-

een wisseling

t t
v
fig. IT,42
meestal is
m D : , . .
Am = 1 . De vorm van de lichtkrommeé hangt af van de periode,

Er zijn twee groepen:

im
rad, am < 2°

P . gelmatige licht-
\\ —\\ wisseling. (fig.
‘\\ /// A I1,42), die ge-

el

9

Type I : Klassicke Cepheiden ( & Cepheus, Poolster). De periode hiervan

is 1 tot 20 dagen (soms wel 100'dagen)alGemiddeld is P a5

dagen. Gele superreuzen, (A) - F = G - (K); lichtkrachtklascse

Ib.

{ clustervariabelen
(bolvormige sterrehopen)

Periode < 1d~ identiek

RR~Lyrée-sterren
(veldsterrén) J

e

TXEe'II:<

(G), bij nauwkeurig onderzoek te onderscheiden van I

(criteria: verband am-P; enkele emissielijnen in hed
. ) J

spectrum) . :

De spectraalklasse

van een Cepheide wisselt ° L L

met de lichtwisseling v 49
( § Cep: max. Fh, min., G2; !

dit duidt op 4T = 1500%). 76

De spectraallijnen 5,0-

oscilleren. Dit duidt op

waarschijnlijk

U-Virginis-sterren. P < BOd, Lichtkrachtklasse IT, (A)-F.

(A-reuzen; III),

een oscillerende v

rad’ +20+
periode Vioad = periode m. A //:
Van Y Sag zetten we onder 10 |
elkaar m en v uit tegen l |
- rad
de tijd {rig. II,L3). Viad -2 i t

‘We zien dan, dat de
Voogq-kromme wal Iijkt op =101 \\L// : —~

het spiegelbeeld van de

m~kromme. De grootste : » fig. II,L3
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helderheid valt vrijwel samen met de grootste snelheid van nadering,
Als de magnitude geeft men doorgaans de mediane magnitude m op:

m +om .
max min
2

m =

Men heeft enkele empirische rclaties gevonden:

a) Periode-spectrum:

[Bij Type I:
Bij P = 7 dag  behoort spectraziklasse A
" P = 4 dagen " " F5
" op - 8 " (I n ' Qo
"op = 20 " n 1" G5

b) Periode-Lichtkracht.

De (klasieke) Cepheiden in de liagelhaanse wolken hebben alle vrijwel
dezelfde afstand tot de zon. Het voor deze sterren gevonden verband
tussen m en P wijst dus op een verband tussen M en P,

Shapley onderzoekt dit verband

door van een aantal holvormige ster-

rénhopen m uit te zetten tegen log P " o

(fige II,44) en alie stukjes kromme . . o : ///// ////

door verticaal verschuiven aaneen te ' ’//

laten sluiten; hij onderstelde, dat e

de verschuiving een directe maat voor //////

de afstand was, Naderhand btleek er |

» log P

on- fig. II, 4k
derscheid te 2zijn tussen Cepheiden
I en IT. '

Vébr 1952 liet ﬁen de kromme
voor type I op die van de RR=-Lyr
aanslﬁiten° De fout van 1?5 lever-

de onderschattingen van afstanden
met een factor van ruim 2 (ga nal),

De calibratie van fig, II,45 wordt

5 0

nog steeds Vérbeterdo

Vooral de klassieke Cepheiden

Cluster ! .
¥ L i | | (superreuzen) zijn een zeer be-
-0,5 0 +0,5 1.0 1,5 2,0

log P langrijk middel om grote afstanden
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spiraalnevels toe):

Volgens onderstaand scheuir.:

i
P i
Puilwverband”
=== (ret M o-m 5 + 5 log p).
o
Pulsatic-theo verkloort de v,rschijnselen door aan te nemen datl

itzethen

de Cepheiden period en inkrimpen,
verschillen gepcard goat., 7o kuanen de hoe
in die t.eg.v., opperviaktaveranderingen en die
ringen,

T

De oppervialiteveranderingen leiden wij uit de radiels

Kromme atf.

(hoe?). Vooxrte moeten wij bedcnken, dat de

dar. de momentane oxyanslesnelleid K },
) Cxp
ster loe ecn scz2ecs kleiners component van v
b
Vexp = k«V_n?/i woaarbij k oa 1,4 is

zwakking),

In fig, TI,46 15 de stroal

maximaal en op tijdsSip » minim=al.

Rmav - Rmin in fig. II.47 wordt dus direct
i L5 i
gevonden uiti:
4] '(YJ
[BV ¢t = x v, ,dt = R - ;
I exn J rad rmax mi
J * 2
Ca

emg ratuurvo a16>rinﬂﬂp°

In ‘e‘ onderesiaande vordt de index R

heden, die
(I?\)R

nie i

max

behoren naximale R. Nu geldt:

b1j ecn
(

etgeen met temperatuur-

. .
el Ve

Borst moeten wij de constante component van v.

momentane

waarnemen,

lderheidsveranderingen scheiden

temperatuurverande.-

snelheids-

, aftrekken
ad

v . kleiner is
raal

omdat wij naar de rand van de

Dus

(rekening houdend met de randver-

scohruikt

IT, 47

fig.

S

700r groot-
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Hierbij is I, de waargenomen helderheid bij een bepaalde golflengte(go-

A
bied). BK , de monochromatische oppervliaktehelderheid, is met de Wet van
Planck te berckenen uit "de" temperatuur, dic men aflleidt uit de spec-
traalklasse of uit de kleurindex (alles zowel bii RPHY als bij len » Nu
O 3 -
kan men R /R .- i
max’ "min oplossen,
He hadden al qu" - Rr’n° Dus heide stralen zijn nu afzonderlijic
dcdas L
te berekenen. Zo vindt men:
Brax = Pmin =
e ~ 0,1 wvoor alle Cepaeiden I, en R = & tot 150 R
R ' (afnankelijk van de speciraalklasse).

De helderhe1dsw1ssei1ng is dus mear heel weinig door een variatie in
bepaald. Ten gevolge van dit effect is Am = 0,2 bij gelijkblijvende T
(ga na!). De helderheidswissel:i ng wordt derhzlve voor t>t grootste decl
bepaald door de tempe ratvurowlsSOIWnr.

De hocgste temperatuun

valt ongaveer cen kwart ve-

"vroegste!' spectraclklasse
¢// (hoogste T)

r}ode na R . (zie fig. II,

48), ak daarna volgt de

=5

grootste helderhneid (waarcr?)
Dit betekeunt., dat een Cevhe -
‘ oL

ide niet adiasbatisch pul-

seert, want bij adiabatische
pulsatie zou men de hoogote
temperatuur bij de grootct

compressie, dus bij Pm1“

verwachtena.

Aan de theoretische in-
terpretatie van pulserend.
sterren wordt hard gewerkt,

Uit modelberckeningen blijkt

dat sterren in zeer bepaalde

condities niet stabiel zijn

rig. II, 48 (zie ooz § VI, 6), m.a.w.
dat 21] dan door een kieine
evenwichtsverstoring worden "aangeslagen", zodat zij gaan pulseren.
Aan de pulsaties doet alleen de 'mantel’ van de ster nee., Kern en
energieproductie blijven constant. Essenticel is, det cen deel van de

energiestroom tijdelijk in de mantel kan worden "opgeonlegen™.
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lMen deelt de pulserende sterren in in de volgende reeks:

A, Cephelden I en II (reeds besproken); P = Od tot 2Od (sons 100d)-

B. Half-periodieke veranderlijken; P = 50d tot WOOdo

. - a ol
C. Lang-pcriodieke veranderliik.n; P 90 tot 6007,
In onderstaand overzicut worden tussen haken geplaatste gedeelten
volledigheidshalve gegeven., Op cen tentamen zullen zij niet worden ge~
vraagd.

B. Half-periodieke veranderli jken:

1) RV-Tauri-sterrcn; vrij zeldzaam. Spectraalklassen: (F)-G-(K).
Lichtkrachtklassen: Ib-(II). De perioden vertonen zwevingen, wearvan de

periode ca. 1300% bedraagt (fig. 1T,49),

1% “}1 ~
YI!I' /f :\‘ P /N,;\‘ 1? :i -
4 \ v | FAYA

{ \ - ,'/ A / I / \'\1 *"'\,, ! Ay !n“\v [ ;[\'\ ;’\ .

VALY 1 ™, [N I I ! ; \ i 4 V\ "
\ A'~._ / ‘\,‘ / \’. Ly ‘\ N - A / \'\."' \J \ L \ \/ ""‘*\ /‘"w\
i\ // N / ! v \ AVAY AN o A

e W W
t t J

_ fig. II,
2) Half-periodieke veranderlijken, die heel vloeiend aansluiten op

fige II,49. - Ze vormen ezn recks heel regelmatige lichtkrommen, die dan

na verloop van tijd onregelmatig worden (misschien een zeer ingewikkeld
. . . ] \ - .

regelmatig zwevingenpairoon) om daarna weer regelmatig te worden.

1
~

- o - a A - P
Hun perioden zijn =27 & 1007, Het 7iin reuzen; G-K-M,.

Co Lgpgmperiodiekg;Verégggglijkggz

P = 90d tot 6OOd1 Het 2ijn rode (nopordreuzen, Spectraaltypen:

Me (e betekent met emissiciiinen). .
Voorbeeld: Mira (o Ceti). Afwijkende spec- optisch
traaltypen die bhierbij voorkemen zijn: %ipled
.o n i
S, C;, N en R. Am_.  ken varieren wvan L |
vis _ ‘ |
’ l
| P ,
rad R l Vi
T4 g
BEA - i M
| — I/ \k / B [ . | /.«,J.
/ I AT R S N ! !
N // \ !/{ \ /,/ -\‘ ; N k. : i . /,{x J P [7\/
\ \U J \_, \V J v VARVl
[ I I ; SR
| ] | 5 R I
A

fig. II, 50 fig, II, 51




m e i . : : m n m . e
tot 10 . (Bij Mira is (m_. =2 tot 4 en m . = 9 , zie fig.
v:l_s)mqv min '
11,50). h
dm, . is veel kleiner. Verklarirg:
bol v aring

1) De oppervliakteheldarieid ic “u het zichibare gebie ﬂ veel gevoeliger
voor temperatuurverandcringen dan in het infrarood, en vooral:
2) In het optische gebied laten de molecuulbanden zich bij een lage T
het sterkst gelden (fige. II.51).
Volgens onderstaand schema kan men de parallax bepalen:

N\
4

<

helderheid bij R en R, =
max min -

=R
P max

W
3

=
rad) min
Schijnbare straal (inter‘fe-

rometerisch) (p en p .
max min

N— e

D. Onregelmatig verander:ijken:

De meeste rode reuzen zijn veranderlijk. Er is een geleidelijke
overgang van de half-periodieke veranderlijken naar de onregeimatig ver
anderlijken,

Voorbeeld: Beteldjoeza; P = 130d tot BOOd° Er treden 6-jaarlijkse zwe-
vingen op. Ui

t
R' = 1 ) 6 ° R . °
max min.

1nterierometr1 che bepalingen weet men, dat

1

E. jp-CMa-sterren. - i

m - - -z P o .
Am < 0,25 . Spectraallklassen B2-B3, vlak tegen de hoofdreeks in net
o |
HRD. Ze bezitten een aantal vlak bij elkaar liggende perioden van |
]
l
i

t slechts een paar uur.

[

F. Algemene bijzonderheden van pulserende sterren.

1) Voor de globale plaats in het HRD, zie fig. II,52. De verschillende
veranderli jken beslaan in het HRD slechts kleine gebieden. Dit is cen
aanwijzing, dat bepaalde pulsaties alleen maar in zeer bepaalde om-
standigheden mogelijk zijn. Evolutiec (hoofdstuk VI): Alleen bepaalde
sterren komen in pulsercnd stvadium en dan nog slechts gedurende zeer
korte fase iﬁ het totale 'leven" van de ster,

2) De periode-spectrum relatie:

B-sterren: zecer korte periode, bii M-sterren toenemend tot een zeer
lange. Vroeger werkte men graag met ecn verband *ussen de periode en
de gemiddelde dichtheid van de ster. Een mooier cnmpirisch verband be-

staat er tussen de periode en de straal:




- T i¥e - N
1L, +9 halfperiodiekel .
i veranderlijken
R .0 (__onre; E}matlg J
3) P = k(ﬁ—) , | magnetische ™
[o) ' \ 7 |
Lo \ %torren.apﬁ>§’4/'_wr\ \
A 2 o 261"2/ AN
W i twee le [ e o =
le vinden dan twee N . " *\\
reeksen (fig. II,53). ‘ 1. k&\
. AN ‘,V / ldng
i/%%i \~w/// peériodieken
R I RR-Lyr ™
logﬁ— flits- en
@ X/// era \+5 -+ CN viamsterren
< WV
Cf’ﬁ’ / | “0p \k/
% N\
®
%
. %\§
spectraalklasse o
{ i 1 o | e
~1 0 1 2 3 fig. II. 52
' A log P o
fig. II, 53
De sterren in reeks I zijn nog niet in het reuzenstadium geweest, en
die van reeks II hebben dit stadium reeds achter de rug (zie hoofd-
stuk VI).
G, Enkele niet pulserende veranderlijke sterren.
1) SS-Cygni-sterren. |
Hun helderheidsverlooup m
staat in fig. IT,54 , f
hun plaats in het HRD
]
in fig. I1,52. Hun ! }
i
periode is EOd a 60d J \\~ﬁ\_*,,\,7 e e
. m '
en am = 47,
1d: vend e Cer . T
Voorbeeld: 8S Cygni: U Gemn. fig. II, 5k c
2) Flits- en viamsterren
m
flitsen zeer plotse-
ling . op en geleidelijk
! neemt hun helderheid
- A‘ : \\ weer af, In enkele
) \\\wr—w-~*\;/ N~ minuten worden we 10
~—

fig, 1I, 55

tot 100 keer zo helder,

Deze "sterrevliammen®
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i

gaan gepaard met radiouitbarstingen
Dwergen; Ke-le,

3) T-Tauri-sterren.

dwergen van Feb tot Meb, in nevels gehuld. De lichtwisseling is volko-
men onregelmatig. Men vermoedt, dat deze sterren nog in het contrac-

tiestadium zijn (Hoofdstuk VI).

§ 11,20, Novae en supernovae.

A, Novae.

Bij een nova zien we binnen ecn
paar dagen een geweldige toeneming in
nelderheid; am = 8" tot 12" toel
( fractor?) Daarna loopt de helderheid

angzaam terug, in 10 tot 40 jaar

(fig. II,56). De novae zijn in ver-
T schillende klassen ingedeeld. Voor

Wmv\ﬂf¥\ﬁ\\ alle novae geldt:

— : e M oL a4k
min '

t -10 < M < -6
max

. - N
fig. II, 56 in de Andromedancvel vindt men

m .
M ax ~ 17" . Er worden er daar 30 per jaar ontdekt.
Voor de afstandsbepaling (vooral in extragalactische stelsels) wor-
den ook de novae gebruikt: M-m = 5 + 5 logp = 5 5 log r .Dit kan

omdat de absolute helderheden in het maximum ruwweg gelijk zijn(!).

Prae-nova-stadium

In dit stadium is de ster zeer

compact, T ~ 50,000° en er zijn geen M

of weinig lijnen in het spectrum. De ‘

pleats in het HRD staat in fig., II,57 Y
2

aangegeven., #@at tijdens de explosie
geg J p

gebeurt, is aangegeven met ecen grote © ac“uwu~

‘e . stadluw

pijl. Na het e
: WJ 't'te

maximum geeft
\/

het spectrum

ons zeer ver- spectraclklasse ——wms
brede emissie- fig. II, 57

]13 en te zien, die nlet zijn verplaatst, en

i\ ste naar het violet verpliaatste absorptielijnen
o
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(fig. I1,58). Dit laatste moet duiden op een uitstromingssnelheid van
1000 tot 2000 km/scc. Verklaring: De nova stoot materie uit (fig. 11,59)
De kern van de nova zendt continue
straling uit. De uitgestoten materie is
in het continuum doorzichtig doch in de
spectraallijnen niet. Het gedeelte, dat

ich tussen de kern en de waarnemer in

N

bevindt (gebied A), zal dus absorptie-
lijnen te zien geven, sterk naar het vio-
let verplaatst.

De gebieden B dragen niet tot het

continuum bij (optisch te dun), doch wel

tot emissielijnen, waarin de materie op-

\ .
/ tisch dikker is (vgl. de situatie bij de
’6} chromosfeer van de zon). Het snelheids-
veld in B geeft aanleiding,tot verbrede,
FIG. II, 59

doch niet verplaatste emissielijnen.

Na het maximum treden er een aantal achtereenvolgende uitstotingen
op. De snelheid van de uitgestoten deelt jes ié veel groter dan de ont-
snappingssnelheid. De hoeveelheid uitgestoten materie is ecchter een

kleine fractie van de totale massa van de ster.

Nevels om novae; afstandsbepaling.

Enige tijd na de nova-uitbarsting neemt men cen uitbreidend nevel-
tje om de nova waar.
Voorbeeld: De nova Aql 1918. Na 6 maanden zag men een neveltije, Metingen

gaven een diametertoeneming van 2% /jaar., Verder was Voad 1700 km/sec.
(&

Opgave: Toon aan, dat uit deze gegevens volgt, dat de afstand 360
pc is (9 I1,7). Bereken daaruit ook de absolute magnituden bij het
maximum en het prae-nova-stadium, als dan m resp. —1?4 en + 11" is (Uit-

komst: -972 en +372),

Recurrente novae,

en heeft enkele novae meer dan &&n keer zien oplichten., Dit zijn
dan recurrente novac. Hiervoor is telkens am ~ &0, Het zijn:
[T CrB in 1866 en 1946 |
;Rs Oph in 1898 en 1933
{U Sco in 1862 en 1906,




Sterk hieraan doen denken de SS-Cygni-sterren; om = 4 en P < 50
(s 11,19 G).

Bij gewone novae is omoa 17 —> .t = 1070 tot 10,000 jasr (77),

Over de oorzaak van cen nova-uvitbarsting bestaat nog geen -zeker-
heid. Wel 1ijkt het zelker, dat het sterren betreft aan het eind van de
evolutie, naar het witte-dwergsrvadiuii.

B. Supernovae.

In 1885 zag men in de kern van de Andromeda-nevel eecun ster oplich-

A . e R i 1

ten, waarvan in het maximum d2 schijnbare magnitude 7" was, deW.z. Ere)

van de totale straling van de gehele ncvel. Dit was een supernove-uitv-

barsting. In 6 maanden was deze ene supernova cvenveel energle kwiji als
_de zon in 3,108 jaar.,, _ |

Pér melkwegstelsel vindt 1 supernova-explosie plaats per oo jear.
» Mmax: ,«ﬂzm tot —16m; Am > 20™, Het spectrum vertoont zeer brede
emissielijnen, wijzend op expansiesnelheden van LOOO tot 15000 km/sec.

In ons ‘eigen Melkwegstelsel zag Tycho Brahe in 1572 plotseling cen
. zeer heldere ster, die zelfs cverdag zichtbaar was in het sterrenbeeld
Cassiopeisa.

De Krabnevel

Indien we de Krabnevel waarnemen in
S

spleet van de Ticht van H , vertoon®t deze een draderige
" o :

spectrograaf

chevctrar (g, I1,60). In continu licht
ziet hij er echter amorf uit.
De expansiesnelheid is OY21 / jaawr,
Al

Dit moet begonnen zijn in ca. 1100 n.C.

In Japanzc en:Chinese kronieken wordt in-

derdaad gewag gemaakt van een "gastster',

i1, 60. die te zien wes in 1054, dij was 23 dagen
- . 1 _ S
lang overdag zichtbaar, zodat LN ~ =D,

Indien we de spleet van de spectrograsi over de Krabnevel stellen,

de spectraallijnen het heeld, zoals in fig.

geven
11,61 staat aangegeven. Dus in het centrum van de
violetver- . ) : T ) ‘ - o
schuiving 1ijn zowel een violet- als een roodverschuiving
(geen verbreding, mear spliteing). Dit duidt er op,
«roodver- dat de Lrabnevel cen soort schil is, die expandeert
schuiving »

met een snelheid van 1300 kuw/scc. Ye weten deze

fig. II, 61 snelhsid ook in hockmaat, en kunnen dus berckenen,
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dat de afstand van de nevel 1300 pc bedraagt.

. m
—> I = - 16,5.

max

De radiostraling en de zichtbare continue
straling zijn sterk gepolariscerd. lien neemt aan,
dat dit synchrotronstraling is, veroorzaakt door

electronen, die met een relativistische snelheid

om de krachtlijnen van een magnectveld spiraleren.

(fig. II,62). fig. II, 62
§ II,21. Dubbelsterren.

Historisch:
‘ In 1650 ontdekte Riccioli,
Meor o dat Mizar zelf dubbel is. In ca.

X Mizar * 1800 ontdekte Herschel, dat de com-

ponenten van dubbelsterren baanbe-
fig. II, 63 wegingen om elkaar uitvoeren.
Aitken stelde een catalogus

Ssamen, waarin ca. 17000 dubbelsterren staan aangegeven, Thans zijn er ca.
50,000 visuele dubbelsterren bekend. '

Er zijn ook meervoudige stelsels:

Een 3-voudig stelsel is meestal te verdelen in een paar + 71:
Een L-voudig stelsel is doorgaans te verdelen in twee paren: ., .

Men kent optische dubbelsterren (schijnbare dubbelsterren)
en fysische dubbelsterren (ware dubbelsterren).
Voor het opsporen van fysische dubbelsterren gelden de volgende criteria:
1) De afstand tussen de componenten moet zeer klein zijn.
2) Baanbewegingen:moeten worden aangetoond.
3) Als men met een wijd paar te doen heeft en de baanbeweging is nog
niet waarneembaar, dan moet in ieder geval gelden:
*) De componenten hebben dezelfde e.b.
**) De componenten hebben dezelfde parallax,
***) De componenten hebben dezelfde Vond’
De fysische dubbelsterren zijn te verdelen in:
A) Visuele dubbelsterren.
B) Spectroscopische dubbelsterren (periodieke schommeling of verdubbeling
van lijnen).

C) Fotometrische dubbelsterren (bedekkingsveranderli jken).




Een schatting lecrt ons, dat tenminste 60% van de sterren een com-

onent is van c¢en mecervoudig stelsel,
)

A, Visuele dubheclsterren; messa's van sterrcen.

-Men- duidt de helaerste component acn met A, de daaropvolgende met
B, dan met C, cnz. Dus:

Sirius 4 = a CMa A

Sirius B = o CWa B, S
Metingen:
1) Fotografisch: Alleen wat wijdere paren; 2
) 0g c : 11 jdere pe ; | %ib’"\F
hoekafstand = 2', W = \{%7 E
2) Visueel met dradenmicrometer (zie college
planetenstelsel): hoekafstand moet zijn _
. . ) N
> 0V2. Men moet meten de hoekafstand (a
in fig. II,64) cn de posiiehoek (b in fig. II,6L

fig, II,64),

3) Interferometrisch: Foekafstand moet dan A 0Y05 zijn.

De banen van een dubbelster:

Indien twee lichamen t,c.v. elkaar bewegen, t.g.v. de gravitatie-

krachten, die ze op elkaszr uitoefenen, dan geldt t.o.v., hun gemeenschap-

pelijk zwaartepunt: d2x ' dZX'
Y —_ = 2
U3 = =¥ >
dt2 2 dt
——————— A2 :
/," . Jhs ¢ »
o % B X B
| Al ' X "‘“_1 e
T *2 B *2 1
//
s g %4 (I
© M1 — = . =
*2 ¥q
fig. II, 65 indien By en i, de massa's zijn. #dna-

loog leidt men idets dergelijks af vecor y.

De twee lichamen bewegen zich t.o.v, Z dus langs gelijkvornige bea-
nen., Deze banen kunnen in beginsel ellipsen. parabolen of hyperbolen
zijn. In het geval van een dukbelster hcbhen absclute banen
we natuurlijk twee ellipsbanen. : gr\“‘

Indien men dc¢ beide banen t.o.v. het ////ﬂ—‘\zz%fﬁ\v
gemeenschappelijk zwaartepunt beschouwt, \\\\\~_//;>“—“(
heeft men met de absolute banen te makewu.

fig. II,66
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Uit de waarnemingen leidt men echter de¢ relatieve baan af, dit
is de baan van de zwakste component t.o.v. de helderste component.
Dit is ook weer een ellips, met de helderste component in één van de

brandpunten.
Afmetingen absolute banen van Byoen gyt afmetingen van relatieve

baan = By Py <p1 + pz).

Er wordt echter een genrojecteerde absolute of relatieve bhaan

e
waargenomen, daar we doorgaans niet loodrccht op het baanvlak waar-
nemen, De projectie van het middelpunt correspondeert met het middel-
punt van de projectie.

De projectie van ecn brandpunt correspondeert niet met een
brandpunt van de projectie. lange as van de gepro-
De projectie van jecteerde relatieve baan

/

de lange as 1is

de lijn door de heldere

helderste com- . component

projectie van de
lange as van de
relatieve baan

ponent en het
middelpunt van
de gepréjecteer—
de baan. Samen ‘ » fig. II,67

met de lange as van de geprojecteerde baan bepaalt dit de ware
relatieve baan. We kennen dus:

1). De .beide assen (ih'gggkgggz)

2). De helling Véﬁ het baanvlak

5). De periode. S ”

De ware absolute banen zien wij als geprojecteerde absclute

banen t.0.v. het gemeenschapprelijke zwaartepunt, of t.e.v. de ach-

tergrondsterren.

Vraags Wearom is de bepaling van de absolute banen veel moeillijker

dan die van de relatieve baan °

Er zijn cen honderdtal goede relstieve banen bekend. De lange

P
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assen zijn meestal ca. 10 AL, met als uiterste grenzen 1 AE en 100 AE.
De periode is meestal enkele tientallen jaeren, maur er komen er ook
voor van 100 dagen en van 11.07) jaar. De excentriciteiten zijn

5r00t; € = 0,5 (vooral groot bij wijde paren). In de standen van de
lange. assen en van de normalen op de baanvlakken treden geen voorkeurs-

richtingen op.

Bepaling van stermassa's

Van de ware reletieve baan stellen we de halve lange as in
lineaire maat voor door A,in hoekmaat door a.

e
Volgens de 3~ wet van Keplers

A3 =1
= = gt u, = C(u,l + ua) ; C = .
P
indien P in jaren, A in AL en ¥ in Py wordt uitgedrukt.
Nu is A = aD = -% (fig. II,68).
. D —
/\I/’—// A
_— & fig, II,68

De periode is goed bekend uit de waarnemingen, Indien de abso-

lute banen en de parallax beken” zijn, kan men de massa's bepalen:

5 a., v
Absolute banen of snelheden -—> ;5 = :L = ;1 _
1 2 ~ 2 By oen p, afzonderlijk
Derde wet van Kepler: p, + . S
1 2 p} P

. 1
Zo vindt men voor de meeste sterren, dat 5 By <u <5 B,
Br blijkt een verband te bestaan tussen massa en spectraalklasse

(zie tabel):




: ,
ESpectraalkl. iizzzgr.-§ w/u, i R/R o/5,
. T
05-07 | v 1,35 ~ 18 0,01
B0 v ~l,5 = 1,5 0,04
BS V6,5 4,0 N,
AQ v f 3,2 2,6 0,2
70 v 1,4 0,6
GO v oL 53
£GO0 11T 2,5 6 107°
dKO v 0.80 0.85 1.4
2KO 1T 3,5 16 10"3(dichtheigcﬁ%§
dMO v 0,50 0,63 2
e TTI 5,0 (40) 1074 |
aM5 s 0,20 0,32 - 6
Superreuzen I 10-30 20-500 10—7-10_4

N,B. -~ De aanduiding d of g Vvoor een spectraalklasse betekent

resp. dwerg of reus (Eng dwarf or giant)“

Witte dwergen

Bessel ontdekte in 1844 dat Sirius een golfbewe_ ing vertoont
n

= 875

met P = 50 jaar Naderhand is de begeleider Sirius B met My

inderdaad ontdekt. Men neemt Sirius B vaawege zijn geringe lichtkracht

een witte dwerg. L

A 10”4.
431

. . m o ‘ .
Uit My = -1,6 voor Sirius A volgt voor de llohtkracht;

3
F 5%

-

Uit de spectra leidde men af, dat T, ~ Ty. Dus opp., : Opp.y = 10°
2y i E

dus RB H RA = 10_2 s 1. (dus RB = 43@), Men heeft echter ook af kun-

nen leiden, dat “& = 4y 0 en ustu@. Hieruit kon men vocr de gemid-
delde dichtheden afleiden det

oo

a~ 250,000
A

= 50.000 55 = 70.000 g/om-.

!\7-Dl

d.w.z, Pga 250.000 x 0O,

Modernere methoden geven de betere bepaling p = 40.000 g/cmB.

) . G n
Controle: Uit de roodverschuiving van Hinstein: %% = ﬁg?g ( ¢ 1,24),

volgt een schijndopplereffect van ca. 20 km/seo. Dit bedrag is inder-

dazd uit de waarnemingen gevonden.




- I1,58 -

Ongave: Om de roodverschulving van Einstein te vinden, meoet gecorri-
~EeaVve ’

geerd worden voor de variabele Voad

van de baanbewegingen en
voor een constante snelheid, die de ster t.o.v. de zon hceft. Hoe doet

men dit laatste 7
Er zijn enkele honderden "witte" dwergen bekend. Mv variéert van

1Om tot 15m; oA W s diameter = % tot 4 maal de diameter van de aardes

® 5
4 tot 10 g/oma.

en P variéert.van 10

Dit moet duiden op ontaarde(gedegenereerde) materie.

Onzichtbare componenten,

. Soms is een component zo lichtzwak, dat hij niet is waar te nemen.
Zijn aanwezigheid blijkt alleen uit de baan van de zichtbare component(en).
Voorbeeld: de onzichtbare 3@ component van 61 Cyg. Schatting:

1 .

P =70 PQ— 16ujupiter'

Men heeft meer van zulke tuésendingen tuséen sterren en planeten ge-

vonden.

De Massa-Lichtkracht-"wet!.

De massa's van sterren verschillen weinig (maximaal een factor
100) van elkaar, de lichtkrachten veel (maximaal van factor 107),

Theoretisch verwacht men:

Lpor. ™ oup
(Eddington: n = 4).
‘ L*‘ P« n ' - Yo
f; = (E;) , dus Mbol,* = Mbol,@ - 2,5 n log E;

In de uit dubbelsterren bepeaalde massa's vond men in%grdaad een

verband met de lichtkrachten. Zet men Mbol uit tegen log ﬁff, dan kan
®

men de n in bovenstaand. formule sanpassen. Men vindt dan:

n~3,5

Dit verband geldt voor hoofdreckssterren en reuzen. Dé afwijkingen
zijn doorgeans <1™ ¢n < 0,1 in log ¥ . Witte dwergen en Wolf-Rayet-

sterren voldoen niet zan dit verband.
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Conclusi1es De otructuur

van de sterren
bepaald door de nasgsa van de 37
en in de tweecde de

chemische
11k

st

van

aan,

Tegenwoordig werkt men aan

een verfijning van d mpiri-

L

N4
t.
zoals de

Grote

e/

o]

soheli— - we Fen bepeal
g clu

sterren, Moving c 5

Zon~Siriua- Beergroep,

Men schijnt dan systematische vers

Tynamische

parallax

Uit de derde wet -van Kevler:
2
S
L 52
3 re !

Uit het verband (I, 01’ Mhol?
latie (4, M ) de parallax van
waarnemingen z13n a, 2 en vol &F

In principe is het wogeli & e
B - L - wet te vinden, Mea maakt c

-———
N

o - 7 L‘é E-‘
fig., II1,69 o
afzonderlijk voor homogene groepen

het stelsel
Pleiaden of aterr

(b.v. in n) te

b.v. de Hyaden,

andere ehopen.

chillen vinden.

A o ” -
p) en uit de massa-~lichtkrachtre-

een dubbelster te bepalen. Uit

leiden.

ein analrtische ultdrukking voor de
chiter liever gebruilk van de grafigsche

voorstelling van deze wet.
Men kan nu volgens onderstaand schema p iteratief bepalen:

a en P }
o’ |
. , ———m e L D
IS el J'/] ~
T
b on | ‘?< pol TNl
7 O M2 y MM,
bolometrische g en ri, DO
<
fi )
} I .- = 5 + 5 log v i
| - vor |
— W L - wet 'L =

Opmerking: Men spreckt van cen dyranische parallax, omdat de parallax
hicr allecen te bhepalen is als de bhewcging van de componenten

bekend is.,
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Dus: 19 We maken een eerste schatting voor Bq en uo. Stel b.v,
(1 _ (1)
1 ) = He
0 . ~ (1) 1, o . (1) .
2. Ult deze By en u, bepalern we de bijbehorende p via

de wet van Kepler.

/
3? U%t)d&ze pzq) bepalen we op de bekende manier de bijbehorende
1 (1)
Mipo1r % Mopo1e |
o L A (1) (1) o .
4, Met de p-L-wet bepalen we uit M en M de bijbehorende
(2) (2) 1bol 2bol
massa's By en u, =
0

5. Uit deze verbeterde waarden van de massa's W, en u, bepalen
we weer een verbeterde parallax p(z) enz,, totdat de pn's

en p niet meer veranderen.

Deze methode convergeert snel; drie of vier iteraties zijn ddorgaans

voldoende.

Opgaves Bepaal met de iteratieve methode de dynamische parallax van
Kriizo o _ ol _ am o = on _ .
riiger 60, waarbij Mol 7,7, Moy g 8,9, 2"37 en P = 45 jaar.,
Gebruik in de p-L-wet, dat n = 3,3, (Controle: de jaarlijkse parallax

is 0,249).

B. Spectroscopischc dubbelsterren.

Voorbeeld: De helderste component van de visuele dubbelster Mizar is

weer een spectroscopische dubbelster.

B2 , Als van
/"{)-\\ u beid . i
P N A I eide componen-
/ ' \\ I ten de spectra
v/ \
O A B zichtbaar zijn
: n
. / (A < 17),
N / treedt er in het spectrum periodicke Doppler-
~ / . - ..
e O verschuiving in tegenfase op (fig, II,70).
B4 Indien slechts het spectrum van één component

zichtbaar is, zien we in het spectrum perio-

diek schommelende spectrazllijnen. Er zijn

ren vekend.

69 Bij cirkelbanen is de Voad -krommne een

een paar duizend spectroscopische dubbelster-

fig. II,70 sinusoide. Bij clliptische banen hebben we de

volgende twee uitcrste gevallen:




v v
v rad
|
D| —
T | i:’ '
e : /T\
|/ /
l: 7 ; /
A
e . y /o
C\~ : lepastror’ ! \
er — [N (=4 4
\pert P ! a8 . \p a \
.astron S \\\ ; FAREP AN / \\\ t
i
X b
!
’ wndien ve loodrechit op we lumie
w_ as wosrne en, is vol ens do 27 vet vean
2 .
s sepler (de workenuet) af te leiden,
- fig. II, 71 dat de vradb-kromme er uit moet zien
v

als in fig. II,717b,

///1;;<\\A 3»_ Vrad

Indien we evenwijdig met de lange
as waarnemen, is met de perkenwet af te
leiden, dat de v ~kromme er ulit moet

rad,
a zien als in fig. II,72b. (ga nal)

De vorm van de radiéle snelheids-

kromme wordt dus bepasald door debstand
fig. II, 72 van de lange as en de excentriciteit
van de schijnbare (geprojecteerde)
baan. Over de stand van -het baanvlak

komen we zc¢ niets te weten.

De bepaling van baanelementen.

Hier is v_ = v , dus
rad.
/2P Yep
2A = | = i
J Vragq 9t J Vx a4t
0 0

Dit komt overeen uet het gearccerde oppervlak van de sinusoide in
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b) Cirkelbaan hellend t.0.v. de

waarnemingsrichting (fig. I,

D - : : ~ 75).

fig., II, 7% Laat de waarnemingsrichting een

hoek i met de normaal op het beaanvlak maken. Dan is dus

v = v sin i1 , dus dan

rad - Normaal
is ook: © A
1%p Yep N '!
i .
Jv dt = Jv sin 1 dt = \\
rad ‘ by u ] '
: o STGTTTT
: \
= 24 sin i, |7
]
V ":7\
/:r___/

hetgeen overeznkont met het p
/7 baanvlak

gearceerde oppervliak-in fig, X

IT,74.

Bij ellipsbanen (vgl. fig. II,7|I

en II,72):

r L - 2 o
j Vyad dt = - J Vand dt = BD sin i1
B=>C=0D D= A >B
Aangezien uit de vorm van de Vrad«krcmne ¢ en de stand van de lange ar
«

kan worden afgeleid, kan A sin i wuit BD sin i worden afgeleid,

Bepaling vidn de massa's:

I, Van beide componenten is v bekend —> verhouding van de massa's.

R rad
V1 v

Dan is ;_£§9 = o~ Eé .
2rad 1

In de grafiek van de p-L-relatie kunnen we dan dow verschuiven ruw

Wy en Bs apart te weten komen, (fig., 1I,75).

pj
Verder is ;E = (p1 + ”2) , dus
(& sin i)° , L3
S = (g ug) sin” i

P£




Dit levert ons in ieder geval een onder-

grens voor o u, + R, . In cen homogene

groep sterren kunnen we werken net een i o -///

. . . 5. .
statistische sin” 1 . -
A -

II. Er is elechts 4én spéctrun zichtbaar. ////
Deze gevallen zijn statistisch nog i ///
wel van enig belang., De helling i is be- ///

kend, als de spectrioscopische dubbelster

tevens een visuele dubbelster of een fo- log 1
tometrische dubbelster is., (dan is
o
a~ 907),

In het geval, dat van een spectroscopische dubbelster bovendien de

fig. II, 76

relatieve visuele baan bekend is:

(trigonometrische parallaxe : —

_ controle
aa = a +a, (hoekmaat) —
e 12 : o
relatieve visuele baan< =i P
Tl P
| g
i
— A A i
> A = A_/]+ >
. - . /(Il . . —
beid.e 'V‘rad \ ——n 1/_\& bll’l i .‘M__l...v. PR
\ /I d - - tg. il
A ‘. | “1
f rad ‘
w , 23]

(uit de absolute banen is =——
lveel noeilijker te oepalen&

Resumerend kunnon we duo zeggen:
1)'Het grootste deel van de sterren is een compohcnt van eéﬁ_ﬁeervoudig
stelsel. ‘
2) Er is grote verscheidenheid van halve lange assen en perioden, Gemid-

" deld neemt de excentriciteit wmet de pecriode toe.

T T -
1alve lan vrijwel rakende . - A R .
halve lange % skende|  _ g up U0 i 100 AE
assen: componenten: r ' :
| J . e s
. . .\ enkele tien-{enkele dui-
periode: enkele dagen |ca, 100 dazen -
. i .

jtallen je f@niz“ndnn jaren

excentricitedt: |[jaz O —m=ommvmmmm e e mf0t O, 7

€=0,17 (spectrosc.dubbelst.); e=0,5 (visuele dubbelst.)
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3) Oppassen met zecr nouwe dubbelsterren! Ze zijn
meestal omhuld door cen gaswolk, waarin de snel-
heden vazk anders zijn dan die van de componen-

ten (fig. II,78).

Opgaven: 1. Het gelukkige geval: visuele dubbel-
sterren met goede spectroscopisch be-
fig. II, 78 paalde Vrad-krommen komen slechts zel-
den voor (20 gevallen). Verklaar dit.
2, a) Hoe onderscheidt men pulserende sterren van spectroscopische dub-

belsterren?
b) Verklaar waaron men B-CMa-sterren (9§ 11,179 E) wel eens met spec-

troscopische dubbelsterren heeft verward.

C. Fotometrische dubbelsterren (eclips- of bedekkingsveranderlijken)

Voorbeeld: Algol (B Persei),
In fig, II1,79 staat de lichtkromme

* %

Secundairt minimum

heidsverandering tijdens het pri-

van deze ster gegeven. De helder- n
|

maire mininum is A v = 1,2 . De
L. . | primair minimum
minima worden veroorzaakt door ¢ //
twee componenten van verschillende _ 49 ¥/
i g —
i

helderheid, die elkaar beurtelings =
bedekken (fig. II,80). De donke:ste fig. II, 79
component is hier BM zwakker dan de helderste. _

E» zijn neer déﬁ EOOO fotometrische
~dubbelsterren bekend. De periode is meest-
al enkele dagen, De uitersten zijn P = 4h
en P = 27 jaar. Uiteraard is 1 9005
Hier ligt een unieke mogelijkheid om, in-

dien van beide componenten‘vrqd bekend is,
(=

Mg oen p, afzoncerlijk te bepalen.

fig. II, 80 ,
Uit de aard der lichtkrommen kan in beginsel het volgende worden af-

geleid:

1) De aard der verduistering:

In fig. II,81 staan de lichtkrommen, behorende bij een totale,veen
ringvormige en een parti€le verduistering.
In fig, II,82 staat de gang van zaken gedetailleerder voor de totale

en de ringvormige verduisteringen.
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fig. II, 81

zwakste component

2X/helderste component
_17‘—*—%%\

-
1 2 5 6 ’1 10 1
8 9
3 b o
fig. II, 82
N ) e L
\\\ /’ . X -
\\ / ! .
\ /! zwakking (getrokken),
A =V __‘__‘/_l

2)

3)

L)

De stralen r,I en

r, van de compo-

nenten, uitgedrukt

I" fz
in A: dus — en -~
- ! A A

(vgl. fig. II1,82),
Indien van beide

componenten v

P
arL

nog bekend is, is
A= A1 + A2 te
berckenen, en zijn
r, en r, in abso-
lute maat te bepa-
len (% II,ﬁB).

Uit de verhouding
der helderheden in
het primaire en
het secundaire mi-
nimum is de verhou-
ding der oppervliak-
tehelderheden te
bepalen,

De randverzwakking
van de bedekte
ster. In fig. 11,83

staat weergegeven

hoe de lichtkronmrie er uit zou zien
bij een homogene schijf (gestip-

peld) en een schijf met randver-

Er zijn zeer

nauwkeurige foto-elektrische metin-

gen nodig om de randverzwakking te

meten en die te onderscheiden van het effect van de parti€le verduis-

tering.

5) Uit de afronding van de maxima in de lichtkromme ven ecen nauwe dubbel-

ster kan men afleiden, dat de componenten door getijkrachten sigaar-

vormige ellipsoiden zijn. Onm

dit in te zien,

kan nmen zichzelf om de

dubbelster heenlopend denken, inplaats van de componenten draaiend on

elkaar (fig., II,84),
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fig, TI, 84

6) Bij de lichtkromme van Algol (fig. II,79) nemen we gedurende de tijd,

7)

0

dat m op
“weg.is van
het pfi»
maire naar
het secun-
daire mi-
nimum en
dat de
componenten
elkaar niet
bedekken,
waar, dat
de helder;
heid toch

nog iets

———

m __(*)
max
m T n
. i .
min, . e AT
(secundair) ™ (primair)
T |
max L
PR \
/// N . -
Y verwar.id
// gedeelte
YA \
‘«;

fig. II, 85

toencemt. Dit is te wijten aan het verwarmingseffect: de helders:

component verwarmt de zwakste, die plaatselijk een hogere oppervlak-

tetemperatuur krijgt (fig. I1,85).

Bijzondere gevallen: Sterren met uitgebreide atmosferen,

Voorbecld:

Deze dubbelster bestaat uit een dBi-cormpo-

nent en een

gebreide .chromcsfeer bezit, Tijdens de
verdulistering schijnt dB1 lange tijd door
de chromosfecr van gK5 heen. In het spcc-

trum komen dan chromosfecrlijnen in absorp-

¢ Aur,

gK5-component, welke cen uit-

tie te voorschijn. fig. II, 86

cave: Wat is

het nut van veelkleurenfotorotrie in de gevallen 1 1,/ 572
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§ II, 22. STERRENHOPEN (CLUSTERS) EN ASSOCIATIES.

De catalogus van Messier (1784) bevat allerlei nevelachtige ob-
jecten:
galactische wolken,
sterrénhopen, en

extragalactische nevels,

Moderne catalogi

New General Catalogue (NGC)
Index Catalogue (IC).

Men onderscheidt:
A, Open (galactische) sterrenhopen (b.v, Pleiaden).
B. Bolvormige sterrenhopen.

C. Associaties,

De sterren van ecen bepaalde sterrenhoop staan op vrijwel dezelfde
afstand en hebben dezelfde ontstaansgeschiedenis. Ze zijn vermoedelijk

vrijwel even oud.

A, Open sterrenhopen.,

Men kent er ongeveer 500. Ieder bestaat uit 20 tot een paar hon-
derd sterren, Ze vertonen zeer verschillende sterdichtheden, zowel 100
tot 1000x de gemiddelde sterdichtheid om de zon als dichtheden kleiner
dan om de zon. De "movinug clusters'" (¢ TI,7), zoals de Hyaden en de
UMa-zon-Sirius-groep; zijn ijle open sterrenhopen, dicht bij de zdn°
Open sterrenhopen liggen dichtbij het melkwégvlak, in de spiraalarmen
(§ v,6).

~Het HRD is moeilijk te bepalen omdat de spectré vrij lastig van

elkaar te scheiden'zijn, Daarom neemt men een open sterrenhoop fotogra-
fisch op met kleurfilters, bepaalt de fotovisuele magnituden, de kleur-
indices B-V en maakt met behulp van deze gegevens een KHD (fig, II,87),
met schijnbare Mogge Men ziet dan een scherpe hoofdreeks. Dit duidt op

dezelfde afstand en dezelfde geschiedenis (chemische samenstelling) van
de sterren, Bovenaan buigt hij iets af naar rechts en wordt daar iets
diffuser. Doorgaans is er een reuzentakje, dat diffusor is dan de hoofd-~
reeks., Dan is er nog een extra lijntje, dat een aantal niet opgeloste

dubbelsterren vertegenwoordigt; vandaar de iets grotere helderheid.

Indien we van deze hoofdreekssterren nauwkeurig de parallax kennen
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(neem b.v. de clusterparallax
van de Hyaden), dan kan de pa-
rallax van een andere sterren-
hoop ook worden bepaald. Men
tekent van deze niecuwe sterren-
hoop nl., de hoofdrecks in het-
zelfde KHD en gaat deze verti-
caal verschuiven tot dezc met
de hoofdreeks met bekende pa-
rallax samenvalt. Uit de groot-
te van de verticale verschui-
ving is p dan te bepalen, want

M-m = 5+5 log p.

Indien we nu van enkele
open sterrenhopen Mvis tegen

B-V uitzetten (na de verschui-

viﬂgen% krijgeh we een composiet KHD (fig., II,88). Hieruit is met de

evolutietheorie (Hoofdstuk VI) van de sterren de ouderdom van de ster-

renhopen af te leiden., Deze varigert van minder dan 10

jaar.

Afstandsbepalingen:

1) Uit de clusterparallax van
"moving clusters'",

2) a. Verticale verschuiving in
het KHD (met schijnbarc m)
t.o0.v, de hoofdreeks van

een goed geijkte open

sterrenhoop.

Van een paar sterren, op

de hoofdreeks, bepalen we

B-V

A
v1is

en in het KHD hieruit
. Tevens bepalen we

m

vis

M

vis

9

jaar tot 10

B-V —
fig. II, 88

. Hieruit is dan p te bepalen.

fle merken vast op, dat bij de methodes onder 2) complicaties kun-

nen
*)

**)

optreden:

Interstellaire extinctie vergroot de schijnbare Moss

(v III,S).

Interstellaire roodverschuiving t.g.v. '"rook''-decltjes in het melk-

wegvlak tussen de sterren vergroot B-V (§ III,5).




De gevonden afstanden variéren van enkele tientallen tot 5000 pc.

Er komen geen pulserende stecrren in opcn sterhopen voor,

B, Bolvormige sterrenhopc.,

Hiervan zijn ¢r ruim 10C bekend. Ze bevatten minstens 100,000
sterren, De stelsels zijn weinig afgeplat cn vertonen cen zeer sterlc
concentratic naar het centrum. De concentratie is 100x dichter dan in
een dichte open sterrenhoop, dus 10.000x% dichter dan in de omgeving

T
van de zon. De stelsels zijn zecr helder: (M_), ~ = 8, hetgecn
. v totaal
overeenkomt met 200.000 Lo -

Indien we de sterren-

//

’\nmopen sterrenhopen

\

bol.vormige

/7Sterrenhopen

hopenconcentraties uitzet-
ten tegen de galactische
breedte, ontstaat fig, IT,

89, Dat de bolvormige ster-

.renhopen niet waargenonen

worden nabij gal. breedte

con=- -
zen— ) \\\\\\\\\ 0, is te wijten aan intcr.-
ra- Y
tie WA stellaire extinctie (§ ITT,
- ¥

galact, breedte ——=

fig. II, 89

tussen de gal. lengten 300° en 320° (&

5).
De meeste bolvormige

sterrenhopen hevinden zich

het centrum van het melkwvog-

stelsel; in de Boogschutter). Verder geldt: };rad% (gemiddeld over de

gehele hoop) is zecer groot tot 200 km/sec. toe,

Het KHD van een holvormige

M.
sterrenhoop is totaal anders dan ViS
dat van een open sterrenhoop ’

|
(fig. II,90). Er zijn geen O- en v

B-sterren, De helderste sterrcn
zijn rode reﬁzen. Als verander-
lijke sterren komen hier alleen
de Cepheiden II voor (clusterva-
riabelen). Dit moect cen gemecn-
schap van zeecr oude sterren zijn

(van ca. 10'° jaar).

Afstandsbepalingen:

~h en ( Per

bolv, sterrenhcpe
S

B-V oo
fig. 1I, 90

1) Volgens onderstaand schema uit clusterveranderli jken:
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P—M

}———,»p (§II’I9)

2) Vergelijking van schijnbare helderheden van de helderste sterren
(b.v. de %30 of de 5 heldersce) met de absolucve helderheden van de
helderste sterren, die bepaald zijn uit een stelsel met goed bepaal-
de afstand,

Indien geen afzonderlijke sterren goed zijn te onderscheiden:

3) Vergelijking van de schijnbare helderheid van de totale hoop met de

absolute helderheid van een geijkte hoop.

4) Vergelijking van de schijnbare middellijn van de hoop met de middel-

lijn van een geijkte hoop.

We moeten interstellaire absorptie in rekening brengen. Deze werkt

nl. direct in op 1), 2) en 3) en meer indirect op L),

De ruimtelijke verdeling van sterren in bolvormige sterrenhopen.

Een bolvormige sterrenhoop kan opgevat wbrden als een soort atmo-
sfeer, die naér buiten steeds ijler wordt. De sterren zijn te vergelij~
ken met gasmoleculen die door elkaar bewegen. Door gravitatiekrachten‘
worden zij bij elkaar gehouden. Men slaagt er doorgaans niet in, radi-
ele snelheden van individuele sterren uit de hoop te bepalen (waarom
niet?). Wel verraden deze snelheden zich door verbreding van de lijnen,
die men cbnstateert bij het spectrum van de sterrenhoop als geheel.

vWij willen nu de ruimteli jke dichtheidsverdeling f(r) als functie

tot het centrum C van de hoop afleiden uit de oppervlaktedichtheid van

de sterren op een foto (fig. a).

//// T '4’(’////////// d}f
n : ’ —
\ 5 - o
\\ | : .
N\ \ ‘// :;
\\\?‘_—\_-—_:.:7"/// v é[
b C
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We veronderstellen steeds, dat de bolvormige sterrenhoop bulsymne-
trisch is,

We verdelen de foto in evenwijdige strookjes ter breedte van Ar
("voldoende smal') (fig. ). H t =zantal sterren in cen strookje op af-
stand r van het centrum C nosmen wij F(r). We tecllen tot cen afstand P
van het centrum (R "voldoende groot'), Ben strookje op de foto corres-
pondeert met een 'plak' in de ruimte (fig. c),

Uit de figuren b en ¢ volgt voor het verband tussen f(r) en F(r):

)
V Ri--ra
F(r) = f . Ar ., 2nx dx
(r) J Tl L ar . 2mx dx
0 volune van
ringetje in
rlak,
Uit p2 = r2 + x2 volgt xdx = pdp , zodat
R
{Y
F(r) = 271 Ar j f(p) odgp
. .

Wij gaan vervolzens deze integraal naar de grenzen differentiéren.

Daarvoor gelden de eenvoudig “e verifiéren regels:

4 f (x) dx = - g(a) :n L ? s(x) dx = (b)
da J &Y% & = € © db J & = €
a a
Wij vinden zo:
dF (r) . | _ -1 dF (r)
T = - 21 Ar f(r)r of ‘ f(r) = Erreel i

De differentiatie van F(r) kan het beste grafisch geschieden, In
de practijk kan men f(r) alleen van de buitenste delen bepalen, omdat
de sterren in de binnenste delen veel te dicht bijeen staan om nog ge-
teld te kunnen worden. Zc blijkt, dat de ruimtedichtheid f(r) ruw even-

=L
redig is met r .

C. Associaties.

Een associatie is een ijle groep sterren van vrijwel dezelfde
spectraalklasse, ook ruimtelijk te midden van andere sterren,

Men heeft de O-associaties:

Dit zijn groepen O- en B-sterren (blauw).,

Aantal per groep: niet meer dan cen paar T T
. . y e e . ,
honderd. De expansiesncelheid van ecen as- ) Y Yo
. . . B : . v G e
sociatic is 8 tot 12 kn/sec, hetgeen duidt L. ,\ : ;
6 i 17 )
op een leeftijd van 10 & 10" jaar.
p ] © Jae en B-sterren

Voorts zijn er T-associaties, die be-

staan uit T-Tauri-sterren ( § II,79 G).
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Ze bevinden zich in gas- en stofwolken,

D. Levensduren.

Associaties en (ijle) opc 1 sterrenhopen worden uiteengerafeld

door storingen ten gevolge van:

1)
2)

)

nabije passages van veldsterren;

storingen door gectijkrachten t.g.v. het zwaartekrachtveld van het
gehele melkwegstelsel. |

Men leidt af, dat de levensduuvr van een associlatie ~ 107 jaar en van

een 1jle open sterrenhoop a 108 jaar zal bedragen,

Dichtere open en bolvormige sterrenhopen worden veel sterker bij

elkaar gehouden., Hierbij is belangrijker:

"Verdamping". Een klein deel van de sterren (< 1%) heeft op een ge-
geven moment cen snelheid groter dan de ontsnappingssnelheid.,
Hieruit heeft men kunnen afleiden, dat dichte open sterrenhopen een
12

levensduur van < 5.109 jaer hebben en bolvormige sterrenhopen a~ 10

jaar,
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IIT, GALACTTIGSCHE NEVELS EN
INTERSTELLAIRE MATERTIE.,

INLEIDING

Een wazig object kan zijn:
1) Een sterrenhoop (§ II,22 )
2) Een galactische nevel

3) Een extragalactische nevel (hfdst, V).

§ III, 1. - Sterren met uitgebreide atmosferen.

Men spreekt van een uitgebreide atmosfeer, indien wel een invloed
op het spectrum merkbaar is, terwijl er geen afzondérlijke nevel zicht-
baar is. ' |
Eén voorbeeld:

Wolf-Rayet-sterren, T = 20,000° tot —

80.000°, Het spectrum vertoont sterke missielijn
absorp-
gelijkenis met dat van novae na het tielﬁﬁ\$
maximum, d.w,z, sterk verbrede niet x
0
verplaatste emissielijnen en sterk ‘
fig. III, 1

naar het violet verplaatste absorp- _
tielijnen., Men concludeert hieruit een uitstroming van gas met een

snelheid van v = 2000 kn/sec. (§ II,20 - novae).

§ III, 2. - Galactische nevels.,

De galactische nevels worden onderverdeeld in:
a) Diffuse nevels

b) Planetaire nevels.

a) Diffuse nevels: onregelmatig van vorm en helderheid; zij worden

kennelijk door heldere sterren tot lichten gebracht. Zij zijn sterk ge-
concentreerd naar het melkwegvlak (in de spiraalarmen).

Voorbeelden: Orion-hevel, Pleiaden-nevels, Noord-Amerika-nevel,

b) Planetaire nevels (b.v. ringnevel in de Lier)
Planetaire nevels zijn schijfjes of
/) Sl )
é%%%€7 i/%/éé; ringen, waarin vaak een centrale ster
7/ 7 7o U
/7 / Y/ ] : . . . . .
”é2z2¢ %%%W%% zichtbaar is. De lichtende materie is in
bolschillen gerangschikt (fig.lII,3).
fig. III, 2 Schijnbare diameters ~ 1'.
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Totaal zijn er bijna 700, Zij zijn
vrij algemeen over de henel verdeeld,

met een zekerec concentratic naar het

melkwegcentrunm,

c) Verband tussen ster(ren) eu nevel. by
) o
1 i
B2-ster of laterec: 7
Een diffuse nevel, in dit geval een D
reflectiencvel, bestaande vit stofdeel- fig, III, 3

tjes, die licht verstrooien (voorbeeld:
Pleiaden), want het spectrum van de ne-

vel ~ het spectrum van de stex.

BO--ster of vroeger:
Het spectrum van de nevel is een lijnen-emissie-spectrum; geen
continuum, Dit duidt op een gas. Het is dus een diffuse gasnevel

(Orionnevel).,

De Mkernen van planetaire nevels zijn sterren van een bijzonde:

spectraaltype . Zij doen enigszins aan Wolf-Rayet-sterren denken. Ook
hier is het nevelspectrum een lijnen-spectrum zonder continuum, Hier

is dus een gasnevel.,

In fig. III,4 staan de plaatsen van de sterren, die de nevels
doen oplichten, in het HRD aangegeven,

Fysisch verschill n de diffuse en de planetaire nevels weinig.

Wolf--Rayet~-sterren Een diffuse nevel heeft niets mev
Mvis»@%; gifnevels de ster te maken, doch wordt doox
deze toevallige ster alleen maar
gﬁg \\\\ aan het lichten gebracht, Een pia-
kggnen %eflectienevels netaire nevel wordt echter door de
van pla- fg centrale ster uitgestoten.
hetaire oo
nevels @% d) De spectra van diffuse
%k (gas)nevels en planctaire
nevels zijn kwalitaticef
! ‘ ' geli jksoortig.,
B Ze vertonen alle emissielijnen.
Spe;;gfa%?%?Sie’—"“%’ Altijd zijn te zien: H-Balmerlijnen.,

Vaak zijn te zien: He I c¢n He II
C I, C IIT en C IV
NI, NII en N TIII
0O I, OIT en O IIT,
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Bovendien de ''mebuliuw'-lijnen; dat zijn de verboden 1lijnen [O IIIJ en
r
L

N IIJ, vooral in het grocnblauw,
Bij spectra, opgenomen met normale spleetspectrogra-

fen, blijken diffuse nevels wazige kronkelige lijnen te

vertonen. Dit wijst or chaotische bewegingen; macroturbu-
entie, met Av = 10 km/sec (fig. III,5). 3
[tk u
Ds lijnen van planctaire nevels fig, III, 5

splitsen naar het nmidden toe, (fig. III,6), hetgeen

th wijst ov een expandercnde bolschil: vexp = 5-tot 50
% n/sec, Verder is er ook nog wel macroturbulentie.
fig, III, 6 Maken we

van een planetaire nevel een
spectrum nmet de spleetloze
spectrograaf, dan krijgen wec
zoiets als din fig. III,7.
-Men vindt voor de beeldgroot-

ten: He II << He I < H < Neb

(nebuliun).

& IIT, 3. - Mechaniswmen

van lichtgeven van diffuse gasnevels en planetaire

nevels, .

1) Recomb}ééiiéégéctfﬁm ven H. He I en He II.

. De ster(ren), die de nevel tot lichten brengt(en), straalt veel
ver-UV-licht nmet A < 912 % uit. De vele neutrale H-atomen in de nevel
absorberen deze straling; er treedt dus ionisatie op, waarbij H'-ionen
en vrije electroncn ontstean,

Af en toe keert een electron naar een proton terug (recombinatiz),

Hierbij treden den emissiecontinua (Lyman~, Balmer-, ---) op (fig,
I1I,8 en III,9). Het bij recombinatie geémitteerde foton kan weer op-
nieuw worden geabsorbeerd, cnz., Het netto resultaat is, dat de aanvan-
kelijke, bij de ionisatie geabsorbeerde fotonen gedeeltelijk worden om-
gezet in "zichtbare" fotonen; m.a.w. er trecedt fluorescenfie op. We
zullen dit proces verderop reer kwantitatief behandelen. De emissie-
spectra He I en He II ontstaan analoog. .

Voor de ionisatie-energieén heeft men het volgende tabelletje

(dit geldt dus tevens voor de recombinatie-energiedn):




n
Y e 7 A

L.

V

ionisatie

recombinatie

o B.Y 6---Coht-

Lyman Balmer
Balmer
fig. III, 9
ionisatie
/
. I
recombinatie H He He

€ 13,6 eV 24,6 eV S5k, b eV
A < 912 R soL R 228 &

; 1
aBy &mcpntlnuum
Lyman
fig, III, 8
r ‘ r .
2) Botsingsaanslag van de Nebuliumlijnen LO IIIJ en LN IIJ

e . —— T — v -\ o i —— ) - - o o " - o (o S o -

Als in fig. ITI,10 de golflengten van de

b lijnen a en b uit het laboratorium bekend
2 zijn, 1s de golflengte van de verboden lijn c
E ? hieruit af te leiden, want € = e13 - 623 s
\ Y ; dus Vis = \),|3 - v23 , of
* © 1 1 1
fig., III, 10 , X;; - X:; - XE;

Op deze wijze heeft men de '"nebulium'-1lijnen als "verboden" 1ijnen
uit bekende lijnen in het laboratorium afgeleid. "Verboden" wil eigenlijk
zeggen ”zeef onwaarschijnlijk". Als het gas zeer ijl is, kan een elec-
tron in niﬁeau 2 vertoeven zonder gestoord te worden, en van daar uit

de zeer onwaarschijnlijke sprong naar niveau 1 maken, Mecestal komen

electronen in niveau 2 terecht door botsingen,

Men kent de volgendc soorten botsingen:

a) Inelastische botsingen (botsingen van de 1-ste soort); het botsende

decltje staat energie af.
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b) Superelastische botsingen (botsingen van de 2e soort); het botsende

deeltje neemt energie op.

In een hete ijle nevel ziin er naar verhouding veel botsingen van
ste
de 1 socort; zij veroorzaken overgaingen van niveau 1 naar niveau 2,

zonder straling (botsingsaznslag). Er zijn echter zeer weinig botsingen

van de 2¢ soort; overgangen van 2 naar 1 (deéxcitatie). Hieruit volgt

meteen, dat veel ionen zich langdurig in niveau 2 bevinden, waardoor
dus de verboden emissielijnen ontstaan, overgangen van 2 naar 1,

Als een gas zeer ijl is en de electronen zeer energierijk zijn
(hoge temperatuur), dan vinden er veel botsingen van de ecrste soort

plaats.

De verboden lijnen zijn vaak intenser dan alle andere lijnen sa-

men, In een spéciaal geval heeft men berekend dat

T zonder nebuliumlijnen =~ 5O.OOOO , en
nevel

TnéVel met nebuliumli jnen =~ ’IO.OOOO (snellere energie-afvoer).

3) Temperatuurbepallng van een centrale ster,

T o e e e o i i e S o e e e et o o S o S o e e Gt et

Blijkens fig. III,11 is de be-

geer hete ster paling van de kleurtemperatuur uit

E , .
_—~._ Optisch spectra in het zichtbare spectraal-
\\Sibl?q gebied bij zeer hete sterren onge-

\\\J\\\\! iots voelig. Men gebruikt daarom lieveér

r\\\::\:>iziéere de Methode van Zanstra. .
-ster

~ Hierbij worden twce dingen veron-

dersteld,

1e Veronderstelling:

De nevel om de centrale ster is op-
tisch dik voor straling in het Lyman—éontinuum, en dus a fortiori op-
tisch dik voor de Lyman-lijnstraling., Elk Lyman-quantum van de ster en
van de binnenste delen van de nevel wordt dus door de nevel geabsor-
beerd.

Aan te tonen gevolg:

Elk recombinerend electron gceft tenslotte een Ly-oa-quantum + een

. Ba~guantum (zie fig. III,12); voorbeelden:
a) Een recombinatie naar niveau 1; dit geeft het Lyma<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>