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College Algemene Sterrekunde 1e jaars

IIT Atwmosferen van sterren

Samenvatting door C., Zwaan \
ITI.1 Vaarnemingens; te bepalen parameters

Waar te nemen in ideaal geval: het volledige elcktromagnetische

~Bpektrum:
sterren (puntvormig!): F(A) ; zon en plancton: Ik(x,y)g

[Opm.: licht kan gedeeltelijk gepolariseerd zijn, voor volledige be=-
schrijving zijn dan vier parameters nodig inplaats van een
FK of IK ] .
Praktisch is doorgaans slechts een beperkt deel van het spcktrum waar-
neembaar t.g.v.
a) extinctie (= uitdoving) door aardse dampkring
b) gevoeligheid detector (fotografische film, fotocel, .....) spektraal

begrensd,

Schema elektromagnetisch spektrum (donker: aardse dampkring ondoorzich-
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optisch venster radiovenster

met schematisch

de IR Venstersqo 6 9
Golflengtematen: 1 Kngstrom = 50 m; 1T pm=10 " m; 1 nm = 10 7 m,
Frequenties 3 sec—1 = Hz,

Gevoeligheidsbereik menselijk oog: 4000 -~ 7600 1.
Waarnemingen in ver IR mogelijk uit onbemande ballonnen of vliegtuigen.

Voor ver UV-rdntgenstraling: raketten of kunstmanen nodig,

Beperkt scheidend vermogen in hoekmaat:
a) Instrumentele beperkingen (vooral bij radio- en rontgeninstrumenten);
b) Aardse dampkring (belangrijkste beperking in optisch gebied); onre=-
gelmatige straalbreking veroorzaakt:
-~ helderheidsvariatics (scintillatie: sterren)
- dansen en versmering,
Overdag: goed scheidend vermogen: 1" , zeer goed O0OUS5

'S nachts: ii 1A 13 : O?S ; i it OUE R
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Twee typen waarnemingen:

1. Spektroskopie: veel informatie in A (scheidend vermogen tot

A/AN = 500 000, zie I.2.2.2) (bij zon: ruimtelijke informatie in
&én richting % langs spleet mogeliik). Bezwaar: lange integratie-

tijden.

.

2, Fotometric: breed~ of smalbandig; meerixleurenfotometrie (zie T:24241)

Korte integratietijden, doch weinig spektrale informatie,

i

LZon en plancten: fotometrie in twee dimensics (x,y) mogelijk. Bij
zon kan simultaan in aantal zeer nauwe banden (< 1R) gemeten worden,

bijv, op twee plaatsen binnen profiel van &én spektralo 1ijn,J

Keuze fotometrie - spektroskopie, fotografisch - fotodlektrisch: hangt

van probleemstelling af,

Bij sterren en zon te bepalen parameters:

Te ao Temperaturen T
Ly

ke 1 e drukken P, dichtheden
b. versnelling zwaartekracht g J P
Ben heel belangrijke maat: de flux = totale energiestroom per opp.

cenheld door de atmosfeer, of de equivalente effectieve temperatuur
T erf® Vianneer opp. (straal) van ster bekend is, volgt daaruit de

(S
lichtuterkte (mont voor cnergievrijmalking in inwendige).

de kwantitaticeve chemische samenstell A

5. unﬁjhblﬁ relden en magnetische velden.

eratmosferen zijn de waarncembare schillen om de inwendigen van
sterren die alleen theoretisch berckend kunncn worden, zie hoofd-
stuk II. Anders gezegd: uit de waarnemingen van steratmosferen moet
deel van randvoorwaarden voor berekening van stermodellen gevonden
worden,
Abundanties zijn van belang: voor studie van evolutie, als invoer-
gegevens, mear ook als "fossiele' gegevens over processen uit een
ver verleden,
Voordat wij de fysische struktuur van steratmosfercn onderzoeken
moeten wij ons verdiepen in de theorie van stralingstransport

(wisselwerking straling en materie).
{ s |

Natvuurkundige kennis voor dit hoofdstuk: atoomfysica en spektroskopie

(Struktuur der Materie I).

Algemene litcratuur bij dit hoofdstuk:

G.B. van Albada, Sterrenkunde (ed., C. do Jager) deel III, hoofdstukken
I en III.6
A, Unsold: der Foue Kosmos (enkele hoofdstukken)

A,J .M, Wanders: Sterrenkunde.



III, 3

III,.2 Stralingstransport, vorming van spektrale lijnen, riodelatmosferen
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IIT.2.7,1 Intensiteit en_afgeleide grootheden

P.Mo: ruimtchoek, def, steradiaal:

ruimtehoek » = O0/+% steradialen

. 2,2
gehele ruimte ¢ = bLar™/p = bLn sterad,

Energiestroom dE doéor dO om
P(x,y,2), in richting I, binnen
ruimtehoek dw, gedurende tijd dt,
binnen frequentie interval v,

V o+ dv

—_—

{ dE = IVDdO cos v o, dp.dt,.dv )(III.1)

De evenredigheidsconstante

heet monochroma-

I
V(X,y,Z,U,@,t)
tische intensiteit

(cages.) erg sec 1 i “(sterad) 1(HZ) L
of's joule sec™ mnz(s’cerad)”(HZ)-,l

= Watt m~2(sterad)~1(Hz)-1
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Faktor cos + dn (III.1) : dintensiteit wordt per oppervliakte~cenheid

loodrecht op de bundel gemeten,

Wiij bekijken aileen stationaire (tijdsonafhankelijke) problemen - t.

. Bovendien zullen wij ons doorgaans beperken tot atmosferen uit vlakkc

'\\

& homogene lagen (géén afh., van x en
I (z,9) v), stralingsveld axiaal symme-
Hopp, v trisch dus:
ster IV(Z’M)
‘ //// Afspraak: tel z toencmend naar
o
;y/ waarnemer toc,
Vaak gebruikt: .
BB ocos U - dp = - sin&éﬁ t

!

A (T1I,2)

- Wanneer het stralingsveld ook niet van + afhangt dan heet het isotroop.

Def., ook per golflengte eenheid te geven:

f H
al _ ; & . I PP
ERIr Ty e I,dv = dek , met A = ldv = e QK{
dus T
I, = iL I erg sec =1 cm (stcred) (cm)—1 | (I11,3)
A \Y L o N 9
1\4
totale (of geintegreerde) intensiteit:
5 R
= I & - 4
= | I, av j IK dA (III,4)
0
( monochromatische ( Jdy
Def,: gemidc 3 ) intensiteit - intensitei
ef gemiddelde U totale intensiteit L g intensiteit
over alle richtingen gemiddeld; dus
/l l’ i
><bv = p= o I do (geheel analoog voor JK) (III,5a)
en
T -
J = prom (J‘,\ I dy (IIL,5b)

A\

Omdat integratics over V en over @ omgewisseld mogen worden geldt ook:
o] @

. i {
J = i JdJ dv = |
4V 2
(@] (o]

Bij isotroop stralingsveld:

e s e e

2n _sin v dy

(zyp) dp ™ (1I1,6)

/
/

ringetje in fig.-—»
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P

Analoog voor JX en J .,

Energiedichtheid van straling:

u . J ] er cmnB‘]
Y - e v g on

(indien brekingsindex = 1);

hier geen bewijs,

(Metto-) monochromatische flux an :

energiestroom per opp. cenheid door

cen vastliggend vlakje d0 . DLijdrage

in gekozen normealrichting (z in fi-

guur) wordt positief geteld, bijdra-

ge in tegengestelde richting nega-
tief, Bij axiale symmetrie (I (z,v))

volgt uit def, IV (III,1) en 20

zie bovenstaande figuur: totale energiestroom door dO per Hz:

g

an(z) do = J Iv(z,m) dO cos v . 27 si?/v av ‘of
B 1 +1 [ S N ST

/ C1>_E du/ ; %
wF (z) = 2n [ I (2,¥) cos v sinv dv = (27n 1 I (zyn) p dp
LV ) A% Ao J A% —

) N - II &
— o (rrr,eN-1_ ((IIT,7a)

Netto-flux kan gesplitst worden in verschil tussen een opwaartse flux

o . & . -
nFV (in 20S. z=richting) cn ncerwaartse flux nFV :

41 -1
nF (2) = 21 | I (zyp) pdp - 2n | I (z,0) p dp (IIT,7b)
\Y) J \Y y, Y \Y)
Nem o] .‘}{ = o) A /
nF, (z) - ) (z)
™+ ~ = - S5 -
Ga na dat an. >0, #Ev > 0 doch = 0

. . " I - ~ -1 r -2 =1
Dimensic ke L erg cm & sec (Hz) ] J of L watt m ~ (Hz) ] J i
Gehecl analoog kan nly  worden gedefinicerd (dimensiec?) ,

(6]
Totale (of geintegresrde) fluxen  nfF = j ' dv (111,8)
Ancloog aFT en aF” (dinmensie?) 0

=
i Opme: fiux hangt ven gekozen normaalrichting af. In algemeen geval is
| 58

de flux een vector. Wij hoeven ons daar niet mee bezipg te houden om=-
dat de voorkeursrichting ('naar buiten") bij sterren duidelijk vaste-

ligt. J

Conventie om te schrijven: ' ¢ zie opgaven hieronder ecn de volgende

beschouwing: ster met straal R s Waarnemer in oneindige ziet de over
~

de sterschijf gemiddelde intensiteit iv volgens (tekening op college):




n/2 :
2- = [ q . p . 1 . 2 +
©R™ . I, = | I,(0,8) cos v , 2nR sin ¥ , R sin ¢ = R“ , nF
: \Y J V /‘\
Pt 0
+ (IT,72,b)
dus: I = T . 9 ?
V v
(Bij sterren geldt bovendicn IV(O,U) = 0 voor % <v <m : geen
~s [ -
opvallende straling, dus RFU =0 = I = Fv°)

Detector op afstand D(>>R) ontvangt energieflux (per opp. cenheid):

7 - & 4, w3 & TT.G
nr, I, « do Foo. mR /D (1I11,9)
ruimtehoek waaronder duss (23 B°°

ster wordt Y"gezien'
&

I of I is fundamentele grootheid bij stralingstransport omdat de in-
tensiteit nict verandert met de afstand van de lichtbron, wanneer er
onderweg geen verliczen (absorptic) of winsten (emissie) optreden,
Bewijs: bekijk energiestroom dE die zowel door dO als door dO' gaat,
(afm, dO en dO' << r), Uit def. T en I' (I11,1)

n , n!
‘ 4
do(ﬁ/ﬁg’ . 97X )aor
P r of]
] 1] o § C
dE = T d0 cos 6 gﬁm“gg;“g* = I' do* cos g' 2295 8
T r
\.‘,.____.vw_,__,/ | 4
dew d !
\ - / \ o
belkeken bij P bij P!

oaI' = Ic

Intensiteit verandert evenmin door spiegels, lenzen, prisma's, ...
mits geen absorntie- en reflectieverliczen, en mits brekingsindex in
Pen in P' het-
zelfde, (Mcde-
delingen zonder
bewijs).
Invariantie van

I misschien ge=

e makkelijker in

te zien aan de

hand van bij-

gaande figuurs

het deel wvan

lichtend vlak het lichtend
opperviak dat

hetzelfde ruim-
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2
vult, mt van P - P! toe en wel als (PM)™ ,

nec

Bij uitgebreide objelten reageert het oocg (ongeveer logarithmisch) op

I

doch ruimtehoeik

Toppervliakte-helderheid, Bij toenemende afstand blijft I gelijk

zronder objekt wordt gezien neemt kwadratisch af met

afstand., Bij objeikten dic niet van puntvormig te onderscheiden 2zijn
reageert ooz op flux nf (@) Dﬂz o Zie . (IIL,9).
Bij eclke Fonochromatische grootheid QV (IV’JV’Fv"°'°°) hoort een QK
volgens !Q = Log (I1L,10a)
{ )\‘ )\(.- \V
vergelijlk (ITII,3), en ecn totalc of geintegreerde grootheid Q volgens
35 co )
I
'r “ 3 g -
@ = Q, dv = J QA aA (I11,10b)
O (o]

Omdat Volgordc

van integraties over p en over vV (of A) mag worden om-

pewlsseld, kan geintegreerde Q worden gevonden door in vergelijkingen
(bijve III,6 of 7) I, te vervangen door I .
Upgaven (zcer nuttig om met besproken begrippen te
}. oefenenl)
§ 1. Hoe groot zijn Iv’ JV en an in cen punt P nabij
v een onbegrensd gedacht plat vlak dat overal en in
; alle richtingen met dezelfde intensiteit Iv*
zi astraalt?
-; L Een oppervliak dat in «lle richtingen even helder
‘k T * straalt heet ecen Lambert opperviliak.,
X W
'ﬁ 2, Berekon Iv, JV en an in een punt P dat op de as
A9 van een cirkelvormips Lambert oppervliak (met straal
Q " r) ligt, op een afstand B .
IV %. Bereken an+, nFV en wF voor een
isotroop stralingsveld Iv(u) =1, .
5 “r( j 1 ;
R “TS I\,(‘L)/AU/JM : an Ly, :Qz,ﬂ s m l:;
(¥

ixtinctie:

-
Emissie

Gverzicht:

Bxtinctie~ en emissigcoefficifnten; transportvergelijking;

optische diepte en_brounfunktie,

fotonen verdwijnen uit oorspronkelijke gerichte bundel,
fotonen worden zan bundel toegevoegd,

(zie pag, III, 8),



begrip

omschrijving
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tegenhanger

extinctic ¢

-

zuivoere

\___\\,.__.4

vernietigd,

foton uvit bundel wordt
ongezet in

J

thernische emissiu)

thermische energic remissie
(vaak :
slerdig: |verstrooding o , biijft bestaan verstrooliing
abscrptic) doch verandert van
; L )
richtin
k = u+o & J
! - s
In richting s loodrecht op

_ dew doosje valt energiestroom (per
}///,_ ) tijdseenheid en per frequentie-
N e eenheid):
I +dx E = I do d
v 5 v v w
door extinctie wordt daarvan
afgenomen:
i -3 ]
dE = =k ¢ ds I dC dc ¢ massadi heid | 7).
. k, o ds I 5 (p : massadichthedi | &onm J)
waarin k= ny, + 0, = extinctiecodfficiént (massa ext. colff,
. oo R o "" %-“\\\ .. as 5 % . o0 i— “'1 i
absorpticcoefficiént verstrroiingscoefficiéent {om g J).

Je kunt de coéfficiénten ook per volume-eenheid nemen

= ooy cm
/\.\)p 4 \)p L 1

IN = no. 3

\)p AV

—

deeltjesdichtheid i

=
a, em

-3

cm

Eoee

Eeteg:

o )

C o2 a3
pcm o cm °
L i

J :
schijfje;

extinctiedoorsnede

Cross

elk deeltje een verduisterd

section,

Door emissie (kan dus ook zijn: verstrooiing) wordt aan de bundel toe-

gevoegd:

+ jvp do ds duw

de emissiccoéffici€nt (per massa-eenheid)

(3,p

Al s

de

emissiecoérficidnt per vol, eenheid). Vergelijking van uitdrukkingen:

-3 s 1 I 3 10 .
kvp d Iv do dw + Jyp ds dO dy

Daarin is jv

jvp ds heeft dezelfde dimensie als Iv .

Optellen: totale verandering in energiestroom door doosje:

1B = dI. do do =

; dTV dlv dO dw

-] az
. e o e i I7.11a)

By ds kyp Ly o+ dye (ETZ,11a)

de transportvergelijking.
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Symmetrisch te maken met bronfunctie "
I sy \:_ o A et 8.7 e S e
Y/ 3y : L, ;
Hig = - (III,12) - - = -~ I + 8 (IIT,11Db)
Y\ \Y k k pds \Y \Y
/1»\ v 4
"'!’._(Vl e
z /// Vlakke homogene lagen, met
o= cos v : ds = dz/p
- Definitie optische diepte (<lengte,
e Y
L -dikte) dr, = -k _ p dz (III,13)
. Vv v
. :W wordt van de waarnemer af geteld.
v
. « g =T Aan bovenzijde T, 2, totale
optische dikte van laag
%
, ,’\'
T o= 4k dz
T J 5 P
3 NI . . . o : .
De optische diepte is cen dimensieloze grootheid.
Y/
dIv
Transportvergelijking wordt nu: \| q T = I, -8, (IR, 1%,
. 'V
Sv heeft dezelfde dimensie als Iv 3
Toepasseliikheid SV
1) Maalkt transportvergelijking symmetrischy S is zoiets als de emis-
siecoéffici&nt per eenheid van optische diepte:

o

K

N

N

Veak hangt y O een eenvoudige manier va

(SR N 9

stralingsveld j,, 1s een veel ingewikk
tieafhankelijik).
Begrippen bronfunctie en optische diepte

duidelijker worden,

Toepassingen op eindipe viakke homogene laag

SV(Z) & SV).,

dIV(Z
1) Géén extinctie of emissie: (III,11) e

zoals te verwachten,

2) Alleen cxtinctie; loodrecht doorval:
ar (z)
po= 1w e = k0 T (z) -
dz Y Y
B2 MW AT G : =
Randvoorwaarde IV(O) ¢, , dus Iv(z
' «kva -
1V(a) = IV(O) e = Iv(o) e
vaarbij Ty = kvpﬁ optische dikte van la

n het medium en/of het

elder functie (frequen-

zullen in het vervolg

(kv(Z) =k o p(z) =p,

Y

)

0 = Iv(z) = constant,

-k pz
* fm _ Y
Lv(u) = C, e ;
—kvpz
) = IV(O) e , dus
(I11,15),
ag



III, 10

! . | | ; 1

T, 0.5 1 2 b t 5 10 i

AV i I ; : i

; £ ! ! i 1

I (2) | : | ? ; .
V i : I i : - - ! i
R 0.60 | 0.37 ¢ 0,14 ! 0,05 1,007 | 45 x 10 | snel afvallend

V | i ' i : | !

Laag optisch dun ald 1. << 1 : wvriijwel gecn verzwakkineg.
g op v J g g

optisch dik als Ty >> 1 ¢ laag laat vrijwel nicts door,

Fotonen hebben middelbare vrije weglengte f zodanig dat

~gn 1 i
kg p £~ 1 = f = e gch .

kvp L
Toepassingen: mist, extinctie aardse dampkring.
dIV(Z)
3) Ixtinctie en emissie; loodrecht op laag: e = —kvp Iv(Z) +
i — +k, pz
+ kvp Sv ;'formele oplossing: vermenigvuldig beide leden met e
s i
T p +e Pz +kvpz
; - == ( Iv(z) P ) = 4 kvp 5, e integreer beide leden
Z
t J coooo GZ =
o
+k pz .4 + pz-
- L (Z) 1) vp o +5 o (vp EJ =5
Y - A LV <
0 o) —
A - I,(2) = I,(0) e + 8, (T ~e ) (111,16)
Eerste term: verzwakte doorvallende straling (vergeliik I11,15);
tweede term: in laag geproduceerde straling.
Meer fysische afledding: cerste term
do=1 (III,16) volgt uit (III,15) bijdrage aan
Kfq;n\ IV(Z) door emigsie binnen plat doosje
i f tussen 2z en 2z 4+ dz ¢
\
Kz;/ ~k o p (Zez)
t [ (. v . ;
j dz = S k dz) x e
o Jv PR T VPSR EE
| 1 emissie binnen doosje verzwakkingsfactor
z 2+dZ s, tegeve extinctie
2=0 z = 4, vergel,
(I11,15).
Bijdrage gehele laag: integreren van 2z = O = 7 3
2
- ~k p (Zmz) —kva
RN e kpdz = ..., = Sv (1 « e ) ¢ tweede term
Q van (III,16),

Merk op dat emissic binnen doosje geschreven kan worden als SV.dTv:

de bronfunctie iz de emissiecoofficitnt per eenheid van ontische

weglengte!

Laag optisch dun als T, = kva << 1 - IV(Z) o
= I,00) + 8 - Iv(O)J . k pZ .
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/

T (%

ALYV

Iv(o)
=

V
meer van

Laag optisch dik als

merkt dan nicts

°
o

Bijzonder goeval
geen opvallende gtra-
ling: I (0) =0

(III.16)

-

J

N,
LN

(2)

1

-

Sv(1ue
(III,16a)
Bes

tudeer zorgvuldig

03

evallen optisch dun
of dik;
I,(2) volledig bepaald
Sv

zie figuur,

door bronfunctie
en door optische dikte

van laag procukt kVpZ
Soortgelijlke uitdrukkingen
straling):

optisch dun:

,
|
‘
[

,’

|

optisch dik:

naar geclang

IV(O)

kva

2

S
P

1

, Je ziet

optisch d
I (2) = 8
V(&) Vv

III, 11

IV(O)

—

1V(

cwa

S
Y

une

-’TV

verzadigt naar

©

1l

kvpé

voor niet-homogene laag (geen opvallende

= 80T, |, waa
f m

. /
=8, ,/ waarin

i

e |

~ 200km

rin Sv een ‘'geschilte"

iddelwaarde over hele laag
Sv ecen geschikt te kiew
zen middelwaarde is tuse
sen =0 en T 6 =2

= Ty Vv

(van waarncmer af geteld).

Toepassing: verklaring

i

scherpe zonsrand,

Ven belang: totale tan-
éentiéle optische weg-

lengte

T, (x', v = 4)

4-C0

t

—_ i
= i

J

les]

Optisch dik:

kv(x‘,y) p(x',y) dy .

met middelwaarde gv over y
Tt(x',y) # 0 ‘tot

'r_t(x',y) ~ 2,

van
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Optisch dun: Tt(x',w) << 1 - Iv = §;T§T:§7 o Tt(x',m)

S~ : middelwaarde langs y .

v
kpereik van X
Overgang Tt(x',m) »>> 1  naar Tt(x',m) << 1 over kleinV; uit later

te bespreken zonsmodel vindt men voor het continue spektrum bij

A= 4700 R :

ix'(km) -150 =100 =50 O +50  +100 +150 200

Tt(x',w) > 10 5.571 2.48 1.08 0.47 0.20 13:08 0.04
- —

fv=5 4 Ty = SyeTy

fractie van boegsec,,

want 1" é 725 km op zon.

De toestand van het medium en de brqnfunktie hangen af van het
soort evenwicht dat zich instelt tussen hét medium en het stralingsveld.
Wij maken hier een beknopt overzicht van de verschillende soorten even-
wicht, waarbij een aantal beweringen niet bewezen werdt. Op enkele as-

pekten komen wij in IIT.2.3%.2 terug.

zich in binnen ruimte omsloten door iso-
therme wanden (T), Medium en stralingsveld
gehcel door deze &ne temperatuur te be-
schrijven, bijv,.:

-~ ionisatie-evenwicht, volgens Saha

-~ bezettingen energieniveau volgens Boltz-
mann

- snelheidsverdeling electronen, atomen
esssay Maxwell,

Stralingsveld: homogeen en isotroep, onafhankelijk van materie in holte,

bronfunctie = Planck funétie, dus:

! 5
_ - _ .| _ 2hv 1 ;
Ty =9y =8, =58,3 [B, = 2 hv/kT \ (111,172)
c e -
2hc2 1 T~ /
of: B, = " (III,17b)
A 3 JHVET
Planckse straling (Hohlraumstrahlung, Black Body Radiation).
Benaderingen: als hv/kT >> 1 (zon: rontgen, UV) : Wien
Sy i
B o SBYL o hV/ET (I1T,18a)

Y 2
c
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als hv/kT << 1 (zon:radio): Rayleigh-Jeans:
2 °

2V kT
B, = o (IIT,18b)
C
Opgave 4:

Leid zelf de met (18a) en (18b) corresponderende benaderingen van
BK at,

De geintegreerde Planck functie is de Wet van “tefan en Boltzmann:

f [ lo 4
J Bxdk = {n T
0

o]
it
w
o,
<

1

{ (IT11,19)
L}. ‘t‘ NI !

Planck funktie neemt bij alle golflengten toe met T, het sterkst

aan de zijde van kleine A (grote V), zie figuur,

Gedetailleerd evenwicht: in TE wordt

ieder microscopisch proces precics in

" evenwicht gehouden door inverse pro-
A ff\\\ ces,

(:)T5\\\\ TE fysisch benaderd:

1) isotherm doosje met klein gaatje
S ()T - -
\\\\ (onverschillig wanden en vulling:
~ ﬁ o o T .
Hoppe ()T T~ er komt BV(T) uit).,

2) inwendigen van sterren - stralings-

veld ingesloten, dsotroop.

Steratmosfercn naar é6n zijde open: daar kan dus geen TE heersen.
In veel gevallen blijkt men gebruik te kunnen maken van cen wat al-
gemener type evenwicht: LTE,

Medium: alle cvenwichten en bezettingen volgens wetten bij TE ge-
noemd, dec in te vullen temperatuur is echter strikt lokaal, hangt

af van plaats in medium. Ook van de bronfunktie geldt weer

W s, = BV(T) : Planck funktie bij lokale temperatuur.,

\Y
Qﬁ Stralingsveld: nict lokaal bepaald; uit gebieden van verschillende

T afkomstig. In het algemeen niet isotroop Iv # Jv s bovendien
Jv # Bv . Stralingsveld dus nict met &&n lokale temperatuur te be-

schrijven,

Voor sommige processen/omstandigheden is LTE een zeer goede benade-
ring: voor sommige continue extinctie/emissie processeny zeer diep
in atmosfeer, LTE onhoudbaar in zeer ijle atmosferen en in sterke

absorptielijnen.,
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TNLTE! .,

Als LTE niet geldt, dan moeten alle relevante microscopische pro-
cessen bekeken worden, die de bezecttingen van energileniveaus cen de
emissie en cxtinctie van straling regelen. Principe: statisti

evenwicht; per tijdseenheid is het santal van alle processen die

<

een hepoald onergieniveau bevolken gpelijk aan het asntal van alle
procescen die dat cnergieniveau ontvolken, zodat de geniddelde be=
zetting van het encrgienivea gelijk blijft,

Wel kan men aantonen dat ook in ijle gassen in de astrofysica de
kinetische snelheden van de elektronen (en doorgaans ook van ato-
men o....) 2an de Maxwell-verdeling blijven voldoen - gedefinicerd

blijft de lokale (kinetische) elektroncntemperatuur T o

De bezettingen van de cnergieniveaus en de 1onloat1“~ev enwicnten
worden niet meer door &én lokale temperatuur bepaald., De bron-
funktic hangt van medium, van stralingsveld en van frequentie af,

Op NLTE en statistisch evenwicht komen wij terug in IIT.2.3.2.

en nu een medium wasrin uitsluitend verstrooiing en gecn

absorptie optrecdt, Alle straling die in cen volume element it een
bundel verdwijnt door extinctie moet datzelfde volume weer door
Temdssie' in andere richtingen verlaten, "oe epassing op ecen plat

"doosje' dO ds Gzie fig. op blze IiI, 8):

é p o, I, (#) 40 cos v ., Zggg . dw = § p J, 40 ds dw =
bm Ly ,
\_‘ ~——-—-‘/ - 1 3 o
e r = ‘:E_JV p 4O ds )
extinctic van straling /door verstrooiing in alle rich-
die uit alle richtin- _{ tingen geémitteerde straling,
gen opvalt, per tijds-~ |~ |per tijdseenheid en per Herz,

eenheid per Herz )

Bij overgang 2e¢ - %e¢ 1id aangenomen: verstrooiing isotroop.

- .
s 3 = o a4 T () dp = J - % g =i\_’l: T
Iy = 9, « 179 I, = OE By ¥y k;\)“ov—“v

(1i1,20)

{ . . .. . oo . -
| Dus: bij zuivore verstrooiing hangt SV uitsluitend van het gemid-

Lgelde stralingsveld af en in het geheel niet van het medium, Daar-
entegen: bij LTE: SV = BV(T) ¢ bronfunktie hengt uitsluitend van
lokale temperatuur van medium doch in het geheel niet van het stra-

lingsveld af,

Verschillende extinctie c/emissie _processen door_ecl

estal ontstaan extinctie en emissie door cen aantal processen i,

e
leder met cen cigen extinctie col8ffi ciént kv 5 en een eigen
9
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emissiecoefficidnt jv i Uiteraard vindt men de totale extinctie~
9 E
coefficidnt kv door optelling van de afzonderlijke coéfficidnten:

1 = < " .
i b k Joi

e I

Analoog: de totale cmissiecoéfficilnt: Iy = By .
i e

Gevolg:s b“onJunct1, van alle processen:

. 5 PIE A

J N V,l i Vel V,1i
S E O o S E e s (I11,21)

Vv " " n

<

V V

de bronfunktic is gelijk aan het met extincticcodfficiénten TCWOFen

gemiddelde van allc bronfunctics.

Tocpassing: mengvorm zuivere absorptie en zuivere verstrooiing

isotroopn): Kk = e
( troop) <\, ny, * O, n
n o)
” v = o v -
s = meeeimeee BAP) e (I711,21a
Y A e v ) W o+ O V) 3 )

\Y% vV \% \Y%

is de bronfunktic voor cen aantal zuivere LTE proces-

.

|5
D
)
5
-
b
e}
16!

sen? loe voor een aantal zuivere verstroolingsprocessen

(isctroop)?

Materie I con Hoofdstuk I

Inleiding ven dit colloge.

In ster-atimosferen geld ideale-gas wet:

Q
parti€lc druk van deeltjes type i Pi = NikT (II1,22a)
bijv. elektronendrul: P = N KT (P = elektronentemperatuur, zie
¢] C .

% hierboven).
Totale gasdruk P = B Pi = 3 NikT (I11,220)
1. i

Maxwellse snelheidsgverdeling voor deeltjes van type i, met massa mi
met snelheden tussen V en V + dv y per volume e¢enhoid:

2
my 3/2 0 b m V7 /(T
) e (111,2%)

. 2
N 1 ) - N . I ™
Li(V) dv A v ( ST

Onderstaande wetten gelder n alleen

¢ T bij (L)TE:
de G s 5 7 o .
o r trap van ionisatie {(r = 0 - ntoom
=}
de
i L . .
e i eNZ. ...) en s energieniveau
T | (s = 0 : grondniveau).
i a7 X o
2 i“r,s S Boltzmann:
r - TTm—— 5 v
| N P L
{ | o =) / Il "
i | = e ! (ITI,24a)
‘ ! [ ®s,0 Bs .o
’ i ——
i i Voer in: N = I n en tocstand-
‘ 0y ' r Iy 8  —
g e () e S ?

gom of partitiefunktic (= toestandsom)




N o
U =2 %g ¢ LB
r I =
s noo gr . . / (k,T)
Sy a2 L L 5 o 9!
(III,2La) - i = i .
r r
n o N 2n m kT 3/2 2iE
, 1 o ; -
_{S’_EEI:}_‘_"“; e - .,r.. }.I:J-ug .1,....,“,.\:,. — ( S ot v ) % c;-—.-;m
r,o0 h gr,o
N " 2n m_ kT 3/2 2.U
SN r+1° e o - °
met (III,25) - -H—f . (. ) .

. - o T+ e
Vraag: Vaak schrijft men N =

LIT 24 ol

io

seg.;nwdg astrofysica

A-afh.,

AT Thomsonveratrooiing9 A° %)
w

aan vrije clectroncen

A2 Rayleighverstrooiing, A—@

aan otomen en wol.oculon

A3 Stof, drunpoltjes 4 << A AT

o
\/
o/
>
St
O

r+1,.0 o

III, 16
(I11,25)

(II1,24p)

=X,/ (KT)
§
(I11,26a)
) ~%,/ (&T)

o @

(III,26b)

eocooy VUl rechterlid aan.

verzicht van de_belangrijkste extinctic- ¢n_emissicproces-

voorbeclden

in hete sterren

koclere sterrens
9

lancetatmosferen

B
(blauwe hcmel )

witachtig hemel--
schijnsel om zon
(zeg. aurcool)
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B: Fotonvangst en fotoncreatie , zie overzichtstabel blz. IXI;18.

Hier belinopt overzicht, zie natuurkunde college "Structuur

der Materie I" voor details,

3 . Frequentie afhankelijkheid kv
. 3} F3 B
vrije T - 1
elektronen y A 5 ot i ; " o pos e
in veld - Em 1 lijnextinctiecoefficient
van ion kv = fv
BZ Bé . Energieniveaus niet scherp
U7 u (8I1T.2.3.3)
gebonden L = Ef o Vo (Eu B Ef) /B
elektronen § > E
B2 gebonden-vrij extinctie-~
cofficidnt bij v > Voo
] = B - B H
1 E1 met \)O ( - f) / h H
N\ g voor waterstof:
Schema cnergieniveaus in " kvfw V-B voor V > Vo o
atoom (of ion). Aanslag- . 9
of excitatie-energie van
niveau [ : E{ i E1 33 vrij-vrij extinctie-
ionisatienergie: coefficient vogr water-
stof: kv'w V voor
E,. = I « F -
i o T 1 - alle Vv .
Het waterstofspektrum
Ligging energieniveaus: En = -R'/na, dus ionisatie-energie EizEm-E1:R‘
Lymanreeks: overgangen uit/haar n=1 naar/uit n > 2
Balmerreeks: . . . . . o . o . n=2 i s e w n>73
Paschenreeks: . . . , ., . . . n=3 « m B @ n > 4
eNZ, ,
Voorbeeld lijnenrceks met seriegrenscontinutm, golflengten onderaan
voor Balmerreeks
(nyo)eemcauea(n,n+3) (n,n+2) (r:i,n+’l)
e & Y p o

| |

4340 406 A(R) _ 65633
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IIT,

B1

B2

B3

cxtinctieproces

cmissieproces

Lijnextinctie =

foto—~cxcitatie

bound - bound abs,

(o)
N

lijnemissie = foto-deéxcitatie
dJ

emissie

karakter

resonantieli]

tussen hoge e

nen: NLTE (verstrooiing)

nergicniveaus ~ LTE

foto-recombinatic

H

(Lyman continulim

Seriegrons continua Vv > v of A<A (H, He, H , ‘metalen®)
4 o o
Vrij-vrij absorptie i ww remstraling LTE omdat snelheidsverdeling van
M elektronen aan Maxwell vergelijking
free-~free i vrij-vrij emissic voldoet; mc = w< AHJV
H ©
;
O0<V<w® (H, He, H)
; —_ %
Fotodissociatie van molceculen i wn foto=recombinatie (LTE)
_ N
Vo>V |
0 M
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Continue extinctic door waterstof
Aangezien verrcweg de meeste steratmosferen grotendeels uit waterstof
bestaan levert waterstof een belangrijke bijdrage tot de continue ex-

tinctiecoéfficicént,

912 3646 82104 g —=A
1 [
6 I .
Schematisch verloop van
de continue extinctie-
’ coéfficiént voor water-
4 ¥ BF + FF stof bij T = 10 000 K.
5 //7f ~
g -~ FI
B ~
-
Ol i l [ ! | |
16,0 15.0 14,0 *— Jlog V
- —
f - _J Paschen cont. Overlappende BF cont.
| Balmer cont, en FF continuiim

Lyman cont,
Ook bij hoge temperaturen bevindt zich veel meer neutrale waterstof
in dr grondtoestand n = 1 dan in de eerste aangeslagen toestand

n =2, enz.,, blijkt uit Wet van Boltzmann:

- n g. ~(E E )/(kT)
(IIT,24a) = -8 - B, "1 'n -
1 &1
gn - (E'/]—E'n> ° 'OTO
NS, = — 10 (III,ELFC)
8. g/]
met E' = energie in eV , Bij waterstof: g, = 2n en

E'n = = 13,60 / 22 eV .,

Bij TS 5000 K bevindt zich een zeer kleine fractie in aangeslagen

toestanden: n, >> n, >> n3 >> ),

Vraag: Welke waterstofcontinua blijven ook bij T < 5000 K belang-
rijk?

Opgave 4: Schat n3/n1 en n,/n, voor T = 5040 K (~ zon)

Voor sterren met T < 6000 K wordt het "gat™ in de H extinctie in het

optische en nabije infrarode gebied opgevuld door extinctie door het

negatieve waterstof-ion, Het H atoom kan een tweede elektron zwaljes

binden met cen bindingsenergie van slechts 0,75 eV . Dit geeft een

16 500 & van een bijzonder

1l

bf-continuiim met cen "seriegrens® bij A

karakter (zie fig.). (" ,W 172.20u s
eV | = 2°F
(o= . !‘/}\\;{
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Naast de b,f, extinctie coefficie

k
A BF fF ent bestaat er ook een f.f. ex-
' Fa tinctie door het H ion (dus
/ ;
P door overgangen tussen open ba-
-~ nen van vrije electronen om het
-
- H atoom). Bij het H ion zijn
0 16550 & geen gebonden-gebonden overgan-

gen geconstateerd,

Opmerking: Voor een isotherme laag in LTE geldt:
\

f

(I1I,16a) - I,

TV > IV

als een zwart lichaam

vy

11

BV(T) (1 - e 1o dus in optisch dikke geval

i

BV(T) ¢ gen isotherme gaslaag in LTE straalt

voor alle V waarbij Ty >> 1,

ITI.2.2. Modelatmosferen

6 v e €51 ey o e b Gon e

Len modelatmosfeer is cen tabel van parameters, T, Pg’ ————— als

functie van de diepte,

die de opbouw van de atmosfeer beschrijven.

Theoretische en cmpirische modellen.,

LIl w2 u2sT s Vlakke lazen, relaties en benaderingen

Onbegrensde atmosfeer, vliakke
homogene lagen, eigenschappen ma-
teridle medium en bronfunctie Sv

variéren alleen met z, stralings-

- kv

Z
{
i
J

Tv(z) =
Transportvergelijking:
d I, (., oms)

(R -

d Tv

V”

(Tekens in rechteriid

Transportvergelijking

veld I, (z,4¥) . Vliakke benade-
ring, omdat meeste steratmosferen
heel dun zijn vergeleken met
straal (Zon: 500 km, t.o0.v.

R = 700 000 km).

Volgens bekende afspraken:

= @

p dz = § Kk, pdz (111, 27)
Z

I, (Tv,u) - Sv(Tv) (III,28 = 14)

t.g.v. tekenafspraak T,)

in andere vorm te gieten: integreer beide leden



+1
van (III, 28) over hele ruimtehoek bn . § D %% = % jioc, dp
Ly -1
en bedenk dat integratie over W oen differentiatie naar T, mogen wor-
den omgewisseld, cn dat SV iaotroop is aangenomen -
p & By (1) . _
LTTd T F J\)(Tv) - S\)(Tv) ) \ELE, 29)
I ———

Vij zoeken het verband tussen IVCTV7u) en SV(TV) s Me@,W, ¢ wij
lossen (IIT,28) op, (vergel, ¢ III.2.1.2.) Weg~elementje ds = dz/p

langs richting < draagt tot intensiteit bij

.z =y P g2 i < 7T
— = 5 <o S i | R Jnlossing ] = ) < e
Iy P 5 5, . Sv = Uplossing voor O Y 5
of 1T >1p >0
(8]
; : ~(tmr )
IV (o) = lgo(p) $E . W/
v v? PV 1 y
L N . ,/ _m_.._...\{_,...._.-, e
'T\) ~ ';
bijdrage | verzwakt over optische
: (t, t+dt), | lengte (t=-7 ) /0
i a
dus -
. ~{t =t )/p dt
+ \ r. AV \ -
0¥ = | . e (III, %Oa
T, (T am) ] “v(tv) e = ( y 30a)
'r\) e A.,;Jw...”14_.-g.d;T:E{,,k,g,;-a.,, S
Uittredend uit steropperviak’
p N
It { . ” ~t,/n o dt
t+dt N (O,p) = J Sv(tv) e T (III, 30b)
. . 7 L < . > e
Oplossing voor T <Y = [ of O>p = -1 : wanneer geen straling
t atmosfcer (geen dubbelster), dan is

invalt op bovenkan

Il
(@

IV" (0,p)

en - . T~k
- b =(t=1 ) /p

e : - dt
J.v (TV,1J,) = : .\".)V(t) e TJ-— (III, 31)

#a nal

Opgave 5: I (1., p=0) = ....., ?

= v VY
Uit (III,3%0) en (III,31) blijkt dat Iv(T,u) bepaald wordt door de
bronfunktie in het naburige fachterliggende' gebied: zie figuur hier-
onder,
JV(TV) en FV(Tv) kunnen uit I, (Tv,u) volgens (III,30 en 31)
worden afgeleid uit ¢

¢ definities (III,6 en 7), wij schrijven die uit-

drukkingen niet op, Duideldijk is dat Iv’ Jv’ Fv alle bepaald worden



door Sv(t) in de Yomgeving™;

afstanden t - T, ~ 3 spe-

len vrijwel peen rol mcer.

[l

De formele oplossingen, d,w.z.
de relaties die Iv(Tv,u) ,

J en I itdrukken
V(TV) v(TV) u N

in de bronfunktie Sv(tv) law
ten zien dat het stralingsveld
in de atmosfeer en het spek~

1 (o I -
trum I,00,u) of LV<O) ge

heel bekend zijn indien

Sv(tv) bekend is, -

= eerste mogelijkhedid: Sv(tv) theoretisch berekenen, daaruit het

speltrum Iv(O,u) of FV(O) berekenen en met waarnemingen verge-
lijken (methode van theoretische model~atmosferen),
- tweede mogelijkheid: wuit het waargenomen spektrum IV(O,u) of

FV(O) Sv(tv) afleiden (methode van empirische model-atmosfercn),

Wij zullen beide mozeli jikheden onderzoeken, doch cerst leiden wij en-
kele globale betreikingen tussen Iv’ Jv, FV en Sv al voor Ty = 0 én
YOI My

- . no ey
EL)‘Txyu o : nodig: I x e dx = n ! (I11,322)
/ 5 3

(0]

Ontwikkel Sv(t) als een machtreeks:

= g & a o 5% 8 I b
S (t) = a+at +att o4, (IIT, 33)

(t: lopend, T,, Schaal).
Substitutie van (IIT,33) in (ITI,30b) geeft, met (IT1,32):
} 1 |

i [

r* (O,pn) = a + a no+Ala nz + 43;.?}/“ Y ﬁhf*;(III,BMa)
v ) 1 iilage) , ;

a rl(:%..

il . + . -

Hd (II1,33 + 342) - 1% (0,u) w~ s, (r, =), (III,34b)

de benadering van Eddington~Barbier;geldt exact voor lincaire

bv(t) = a4 aqt .

Vraag: Wat levert (III,3la) voor ,IV(O,u) bij een constante bron-

funktie? Voar zijn wij dat eerder tegengekomen?



A, p=0, rand schijf

25

Centrum-randverloop van

\
)\)(T\)/

IA(o,u)

verloop

st )] 1 (0,

vlakke-
benadering geldi

lagen \

1

-~ n O, 1 0
centrum §h . i rand
schijf . VJ schijf

of
> 5 (r o2
F\)(O) L S\)(l\) = 3) 9
(elalt bJJ JlnLdll Sv)

is vrijwel gelijk aan de bronfunktie bij

Opdracht 6: Leidt af: J,0) =

P

verklaar deze e

Uit  (ITI,35a + 36a) wvolgt de By %
F (o) = 2 J,,(0)
Vraag:

waarnemers

met hoogte uit van

Geldt (III,37) exakt bij een lineaire Sv

¥=0
fp=1
ﬂ‘/////zr
Y
o
. - ETV = 1
- = 1

1

-

Tv 1

bronfunk-

tie neemt naar buiten af,

- empirische modelatmosfeer voor

zon (zie volgende paragraaf

I11.2.2,2),

Ook bij niet-lineaire SV(TV) geldt:

dichter bij de zonsrand is de stra-

ling

uit hogere lagen afkomstig.,

Substitutie van (III,34a) en van

“(o,p) = 0
(ga_natl)
I _
bv(o) = F 7(0) =
= ol -+ ":;) a
- %0 3 7

% oa + +

(¢}

% 8 (T

= 1) ,
A y

?

Eddingtonbenadering

in (III,?7) levert

oz 00 o

(III,35a

(III,35b)

de uit waarnemingen af te leiden flux F (O)

(IIT,36a)

@00 0 o

wannecr exakt?

(III,36b)

Ze Stralingsverdunningsfaktor,

(IIT,37)
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Bij Ty >> 1 ¢ Na nogal wat gereken vindt men uit de reeks ontwikke-

lings:
5 (t) (t-1 ) a® 8, (%)
8,(8) = 5,(6) + (t-r) <=~<ﬁm~ b e (Xl
TV ‘ dt Tv

en uit (III,30a en 31) volgt voor alle p (mudedoilnﬁ zonder afleiding):
S (r ) o d S (T )

D
I(Tym) & 8 (7)) + p né}mmw 5 4 .. (III,38)
: Y dTv
Ga zelf na dat hieruit de relaties volgen:
, ' ; a8 ,(T,)
(II1,6) - JV(Tv> = B (T ) + 0 + = uu=~*§?m=~ (III,39a)
7 dr
V
of
JV(TV) Az SV(TV) y exakt voor lineaire § (T ),

(III,)9b)
dus: op grote diepte (Tv >> 1) nadert gemiddelde intensiteit J tot

lad

bronfunktie Oy
d 8 (r.)
L V'Y
< - j‘ [ i - T ® 00 00 H III )
CLLL, Pa) kV(Tv) ~ 0+ 3 T + 0 + g ( , 4O)

de bronfunktic moet met de diepte toenemen opdat er een stralingsflux
naar buiten kan lopen., Op grote diepte is LTE een goede benadering -
de Planck funktie BV LT(T )J moet met de diepte toenemen - tempe-
ratuur moet met de diepte toenemen, Aanschouweli jk duidelijk: thermi-
Sche energie stroomt van hogere naar een lagere temperatuur, onver-

schillig of dit door geleiding, convectie of straling gebeurt.

Ill.2.2,2, De. zonne-atmosfeers .. struktuur, _Spektra en empirisch model ,

Fotoufcer, chromoofeor‘L corona,

In het zichtbare continuiim ("wit licht™) wordt de zon gezien als
een schijf met cen straal van 700 000 km en met een verrassend
scherpe rand, De helderheid neemt naar de rand af (randverzwakking)°
De laag waar het witte licht vandaan komt heet fotosfeer, Rand waar
tangentiéle weglengte 1, = 1 4is ligt bij optische diepte

TA=5000 = 0003 (vorgelijk ¢ IIT1.2.1.1. eind), Spektrum‘van foto-
sfeer in nabij UV - zichtbaar - IR : continuiim met absorptielijnen
(z.g. Fraunhofer Lijnen),

Buiten de fotosfeer strekt zich de chromosfeer uit, S 10 000 km
dik. Het continuiim in nabij UV - zichtbaar - IR is zwak gevolg van
feit dat chromosfeer in it licht optisch zeer dun is. Op dit conti-
nuiim zijn heldere cm1usie]ijnon gesuperponeerd, Het spektrum van de

lage chromosfeer (tot ongeveer 500 km) 1ijkt sterk op een gespiegeld™
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Fraunhofer Speletrum; in de hoge chromosfeer blijven alleen enkele
sterke emissielijnen over: Vooral de Balmerlijnen van waterstof -
vandaar purperrode kleur - vandaar naam: chromosfeer,

Om chromosfeer: de corona, een zilvergrijze stralenkrans, veran-
derlijk van vorm en afmetingen, In het zichtbare spektrale gebied is
het continulim uiterst zwak - alleen goed zichtbaar tijdens totale
zonsverduisteringen; daarop zijn “Vbrbodcn” em1081eilJnen pcsuperpo—
neerd van sterk geToniscerde elementen (| Fe KJ I Fu XIVJ ; Ca XV),
Spektrum in ront“engeblc em1051e113nen van sterk geloniseerde ele~
menten, in radiogebied met A > 1 cm H continuﬁmstraling met con-
stante, langzaam en snel veranderlijke componenten., Zowel de ront-
genzon' als de ‘'radiozon' zijn veranderlijk van vorm en altijd uvitge~
strekter dan de "optische zon'',

(Behalve in deze baragraaf wordt de zon verder besproken in I11.2.2,7
en in III,L),

Afleiding van cen empirische modelatmosfeer

Volgens vorige paragraaf kan uit waargenomen randverloop
Iv(O,u) = fv(u) EV(TV) worden afgeleid, bijv. door in (II1,34a):
+(O,u) = oag+am 4 2a2u2 de coéfficiénten agy a, en 2a2 zo goed
mogelijk aan het waargenomen Iv(u) verloop aan te passen, Met deze
coéfficinten is dan meteen de met de diepte verlopende bronfunktie

(T ) = an o+ oa,T o+ asT (III,33) gevonden, Beperkingen van me-

thode met vlakke- jm;on bonZdorlng (0.1 <1 <1.0) veroorzaken dat
Sv alleen recdelijk betrouwbaar is voor 0.05 < Ty, % 2,0 .

In de zonne-atmosfeer is LTE een hecel goede benadering voor het
zichtbare en het IR continue spektrum, aangezien daar de extincties
door H™ ionen (bf en ff) en He-atomen (ff) de belangrijkste zijn (zie
ook IIT.,2,3,2), Met LTE kan op elke diepte de temperatuur worden be-

paald volgens: SV<TV) = BV(T) y de Planck funktie - T(T J 4

Aangezien de continue extinctiecoéfficidnt k,, varieert met v is
het zinvol om bij een flink aantal v's het randverloop I (O,p) te
meten en om to zetten in T(T ) betrekkingen, want dit nccft
1) T over groter dlepteberclk met
2) een grotere nauwkeurigheid,

De coéfficiénten 851 84 en a, hangen van V af, Herleid alle mono-

chromatische optische diepten T, OP €én standaard optische diepte

T (vaak neemt men: bi.j V, corresponderend met Ao = 5000 8" in het
groen), gcbruik makend van T
o
k k (¢t )
dr, = =k pdz - dar = Y gr o T.(r ) = I 00 gy
V Y Y, ko o} V' o k (to) o

O
© (ITI,41)
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In sommige spectrale gebieden (ver uv,

king niet gedetailleerd waarnemen

waarnemen, dan heeft men

T (O,u) ~ B

I -
v T (Tv =

VoL

o

1) J

III, 26

De corresponderende verschui-
vingen in de (T, log Tv)mgra«
ficek laten op de overlappende
stukken meteen zien of de in
(ITI,41) aangenomen extinctic-
coéfficiént op de juiste manier
van V afhangt. Daarbij is ge-
blcken dat in het zichtbare en
infrarode zonnespectrum het
negatieve H -ion inderdaad de
belangrijkste oorzaak van cx-

tinctie (absorptic) is,

radio) kan men de randverzwalke-

Kan men "midden schijf™ nog wel

(uit (ITI, 34b))

Kan men alleen de totale flux waarnemen, dan geldt:

F,o(0) ~ B i

S 2y ]
"V L (Tv = ?) J

Past men alle recente gegevens aan elkaar dan ontstaat de

grafiek op de volgende blad- lg% EA"

zijde. In de fotosfeer neemt
de temperatuur naar buiten af
tot een minimum van ca. L4200K
in de lage chromosfeer, In de
hoge chromosfeer neemt de
temperatuur naar buiten weer
toe, in de corona wordt een

6
temperatuur van 1 & 2 = 10 K

22 |
bereikt., In IIr.2.2,.5 bespre-
T(r )

o

vonden kan worden de gasdruk

ken wij hoe bi j ge-
Pg(To> en de geometrische
hoogte Z(TO> o In III,2.,2,7
gaan wij in op de theoretische

verklaring van het gevonden

o o] Meme—— |

[ P W

temperatuurverioop, ~26

Onder de T - log v grafiek
op de volgende bladzijde is

schematisch aangegeven uit

(uit (III, 35b))

T - log TO

Ly cont,

B D et S SUUSUSI R

SO T |

log A (R)

17000 R
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welke golflengtegebieden de informatie afkomstig is., Dit volgt uit
het verloop van de continue extinctie coéfficiént in het zonnegas,
wuarvan cen grafiek op blz., 26 (geeft logz kK .cm2 per demlddeldo2
Lcrnj voor Ts000 = 0.08 met T = 5040 K, Pg = U4 x 10" dyne cm™%),
Geef U rekenschap van grote trelkken met behulp van III.2,1.L : hoge
bf-absorptieckanten in UV (elementen blggoaca1cvon) H (bf) in zicht-
baar en nabij IR, H™(f£f) flink oplopend naar ver Ih.
De informatie van de diepste delen van de fotosfeer (T ~ 7000 K)

komt van het centrum van de schijf bij golflengten A ~ 17000 & en

A~ Looo R o In de fotosfeer treffen wij ook de z.g., effecticve tem-

T(K)
8000
7000]-
6000+
5800
5000}~
i
Looo { "
| 108 T5hng
- , B SRR ] 1 )
-0 -5 -l -3 -2 -1 0 +1
! I I : - =
i : i . zichtbare gebied
; i ' i centrum-rand
centrums 71000 & . i | i
SEmma e { ' 1600 & {40 !
1 . | !
! mm [ 150 um ' ; 7lum
t P —— SR 9
1 Z = + 200 km * f T
D — zons rand Z = = 360 km
Z = 4+ 1000 km Z = 0 km
chromosfeer 1 fotosfeer '

e COTOTLEL
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peratuur Te"f = 5000 K aan die uit de z,g, Zonneconstante volgt via
¥ £y g

de totale flux per Opp. eenheid nxF = oTeffq (inleiding I.2.2.2 |, ga
dit nog eens na.)

Gegevens over de lage chromosfeer (on schijf) uit ver infrarood
en uit ultraviolet, Temperatuurminimumf: k200 K goed zichtbaar bij
Ao 1600 & en bij Ao 400 p . Blijkbaar komt T16008 = 1 overeen

mnet ¢ de chromosfeer is in het zichtbare continuim

"50008 = 10
volkomen doorzichtig, )

De zecer hoge temperatuur van de corona van 1 & 2 x 106 K volgt
uit de continuiim intensiteiten in het radiogebied (A > 1 cm) en uit
het r6ntgengebied. Ook de emissielijnen in het verre UV en het rdnt-

gengebied van hoog geloniseerde elementen en de "verboden emissie-
& g 8

lijnen in eclipsspektra van de corona bevestigen deze hoge temperatuy~

ren,

Het spelitrum van de zonneschijf toont absorptielijnen van
A~ 2000 & tot ver in het IR, Dit Xkan ook worden verlklaard met het
naar buiten afnemen van T (en bronfunktie) in fotosfeer en lage

chromosfeer: voor midden schijf:

k\)o ‘\/
kv 5
T ———
\V] {
I
|
'\ l
U
| - 1 N 0
i P ke T <TV0~1) TC:,]
- ! . i |
\)O \)/] Vo - \}O \)/] .

De laag waar de lijnkern wordt gevormd ligt (bij de monochromatische
optisghc diepte TVo = 1) hoger in de atmosfeer dan devlaag waar het
continulm wordt gevormd, Het lijnprofiel tekent het hoogteverloop van
de bronfunktie uit,

Omgekeerd: wanneer in een spektrale 1ijn het verloop van kv bekend is
kan men daaruit empirisch het hoogteverloop van de bronfunktie kwanti-
tatief afleiden (en, indien LTE geldt: daaruit weer het hoogteverloop
van T),

OEdraChEmzwg£qﬂégggg§ievrggg: Verklaar het waarnemingsfeit dat op de
Schijf voor A < 1600 § uitsluitend emissielijnen op het continuilim
worden waargenomen, Gogevens: continuum bij A~ 1600 % wordt in tem--
Peratuurminimunm gevormd; neem aan dat ook in spektrale lijnen de bron-

funktie op Planckfunktie lijkt,
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Het flitsspectrum Zodra tijdens een
I schematisch zonsverduistering
v Sl aliclle0h
ST - de maan de foto-
‘ v

\ sfeer afschermt

laat de chromosfeer
N S \ het "flitsspectrum®
A P71 | zien: cen zwak con-

\
! ;
i | / . )
s N — S ) BV-T tinuum met daarop

. emissielijnen, Ver-
el (cont.) ' )
gelijk ¢ III.2.1.1:

chromosfeer in continulm en vele lijnen optisch zeer dun - Iv = BV°T

t
Aangezien in de lijnen Ty groter is dan in continuum, is Iv in de

lijneﬁmgroter, Zeer sterke lijnen zijn optisch dik (Tt >> 1) -

Iy = B,

Geen pedetailleerde empirische modellen voor sterren mogelijk, want:

1) Geen randverzwakking IV(O,u) waar te nemen; alleen F,, beschik-
baar;

2) Fv doorgaans alleen bekend over beperkt spektraal gebied,

Voor steratmosferen construecert men theoretische modellen, die men na-

derhand aan de hand van waarnemingen controleert. In sommige gevallen

kunnen de waarnemingscriteris worden verscherpt:

1) Bij bedekkingsveranderiijken met een zcer donkere component kan men
iets over de randverzwakking te weten komen;

2) Uitbreiding van F(v) door waarnemingen in UV (vroege spektrale
typen) en/of in IR (late spektrale typen).

Het feit dat verreweg de mecste sterspektra ook absorptielijnen verto-

nen wijst er wel op dat ook in ecn steratmosfeer de temperatuur naar

buiten afnecemt,

ITT.2.2.3 Stralingsevenwicht; grijze atmosfercn

Een stationnaire atmosfeer moet alle in het sterinwendige vrijge-
maakte energic doorgeven en uitstralen in de wereldruimte., Op alle
hoogten =z in de atmosfeer loopt dus een constante energieflux. In
beginsel kan deze energiestroom bestaan uit een stralingsflux, een
convectieve cnergieflux, een mechanische flux (bijv. geluidsgolven),
enz,

Dus:

i

nF(z) = nf  _(z) + nF (z) + F L (Z2) + seeen nF =
ad conv h

1 mec

i

constant,
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Wij nemen voorlopig aan dat de atmosfeer alle energie in de vorm van

straliggrtragigqytggggz de atmosfeer is in stralingsevenwicht (radia-

tive equilibrium), Wij zullen desze Stelling naderhand controleren en,

Wwaar nodig, corrigeren.,

F(z) = nFrad(z) = mnF = constant, of
F(z) = j F (z) av = F (III,L2a)
SR S ) ..
of ;
arez) _ (ITT,42b)
dz

De voorwaarde voor stralingsevenwicht is ook anders te schrijven:
ar (z)
\%

. o _ 5 ; N
Herschrijf (III,29): T o o= kyp bv(z) = I p JV(Z) , dntegreer
over VvV , dan volgt uit (ITI,42b):

[eo] [ee]
[k p [ (z) av ; (1II,43)
J k,p 8,(z) dv = J Eyp J,(2) av W43
o 0

deze uitdrukking is aanschouwelijk duidelijk: linkerlid: emissie per
volume eenheid, rcchterlid: extinctie per volume eenheid, De dicht-
heid p kan nog worden uitgedceld,

De totale flux nI is een fundamentele grootheid, die vaak uitgedrukt

wordt in de effectieve tomporatuug Teff volgens
[ee}
or M = n | F v (IIT, L)
eff J TV 9

o
aanleunend tegen de Wet van Stefan e¢n Boltzmann (II1,19), Alleen bij

de zon is Teff direkt te bepalen, vergelijk I.2.,2.2, Deze maat on-
derstelt nict dat het stralingsveld op een Planck's stralingsveld
lijkt; deze temperatuur is wel Vergens" in de atmosfeer gelijk aan de
kinetische temperatuur - zie vorige paragraaf over zon.

De voorwaarden voor stralingsevenwicht (ITI, 42 of 43) leggen cen voor-
waarde op aan ov(z) y aangezien zowel (z) als J, (z) door 8 (Z)
"in de buurt' worden bepaald, De oplObolng van S (7) wordt bomoe1~
lijkt door het feit dat k (z) = k L Tz, P (7) J (denk aan wetw-
ten van Saha en Bolemann) en terWlJl kv( Po) uit de natuurkunde
bekend zal zijn, zijn de relaties T(z) en P (z) aanvankelijk onbekend
= die zocken Wij juist. Daarom kunnen theoretloche modelatmosferen in
stralingsevenwicht alleen in achtereenvolgende benaderingen worden be-
paald, Wij beginnen met een sterk schematische onderstellings:

materie grijs: kv(z) = k(z) (I1I,45a)

voor alle V : geen spcktrale lijnen, enz, Gevolg: voor alle v:
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’TV(Z) 2 7(z) = jk(z) p(z) dz (III,45b)
Z

(bij niet-grijze atmosfeer zal in het algemeen Tvq(Z) o TV2(Z)

zijn!), " o

(Opmerking: maak niet de vergissing T 4J Ty dv , want de monochro-
o

matische Ts is cen dimensiéloze grootheid., Totale grootheden

#

Q = | dev hebben alleen zin voor grootheden QV die per frequen-
J
0

tic-eenheid gedefinieerd zijn, zoals I, » J, 1 en F, )

Wij kunnen beide leden van de transportvergelijking over V integreren,
nu mogen ten gevolge van (III,45) integratic over V cn differentia-

tie naar T worden omgewisseld:

(111,28) - » & = I(r) - 8(r) ; (IIT,46)
analoogs:s
(IIT,29 + h2) = (ITI,43) - S(r) = J(7) (I11,L47)

) S A . 1
(n,b. doch V<T> # Jv<r) 1)

4 as(r)

F = STE
R constant

(I1T,48)

11

(IIT,4%0) - wvoor 7 > 1 : F(r) ~

—_—

(IIT) 42a)

dus voor T >> 1

S(1) o~ Fo.(r+c) (ITI,L49a)

wanneer wij aannemen dat deze benadering redelijk is voor alle T

kunnen wij de constante ¢ berckenen, bijv. uit

(IIL,356) = F = 8 (1 =2) = o =2 (ganal) -
3 5
5> 501 x RF L (142 (III,L9D)
2 L}‘ 3 9
(benadering van Eddington).
Opgave 8: Ga na dat c¢ = % ook volgt uit (IIL,37) + (III,47) .

De exakte oplossing voor grijze atmosfeer in stralingsevenwicht is:
. 1
F.L'T+q(T)J°

= ¢ 3

De hulpfunktie q(7) kan numeriek mect grote nauwkeurigheid worden be-
)
rekend; daarbij blijkt dat q(r) weinig van % verschilt:
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T = 0 0.03% 0,06 0.1 0.,% 0,6 1.0 2,0 o
alT) = 0.5774 0,6012 0.6148 0.6279 0.6634 0,6858 0.6985 06,7079 0.7104
S(r)

i

Grijze atmosfecer

Wi

---— Bddington benadering: q(r) = =

exakte oplossing

AW

1
.
O ), i ) ! l ) L ! | ' " | 1 , ! L ! ! l 1 ! 1 ! 1 [} i 1 I
0 1 2 3
gy ) , i 4 . + 2 m ol -
Uit (III,49b) volgt met (ITI,3k4a): I7(0,p) = 7 F (g + 1) dus voor
de relatieve randverzwakking in de totale intensitcit
+
I (0,3 2
&__I_g‘,*z.r,ﬁ, - g (w o+ £
I°(0,1)
j .
i o 1 | 3 2 " I(0,p) ]
IS (% - /”._ ,2. e { vaP‘—mm-
u‘]:.‘_]l:]; v \I I ‘“‘ 5 <u' + 3 L I(O’f]) —‘!Obs
(oude gegovens)
0,00 1,00 1,00
02 0.99 0.99
O,k 0.95 0,97
0.6 | 0.88 0.92
0.8 | 0,76 0,81
0,9 0.66 0,70
0.98 : 0.58 0.49
1.00 0,40 -




11T, 33

Omstrecks 1920 stelde men vast dat de overeenstemming met de
zonnewaarncmingen verrassend goed is, de grove benadering van grijze
materie in aanmerking genomen., Daaruit trok men de konklusie dat de

zonne-atmosfeer zich vrijwel in stralingsevenwicht moest bevinden,

o @

Uit de geintegreerde bronfunktie & = f Svdv kunnen alleen alle

o
geintegreerde grootheden ICr,n) , J(1) en F(r) bereckend worden, Om
de monochromatische grootheden te berckenen moet cen extra onderstel-

ling worden gemaakt: gebruikeli jk:

LTE -  via (IIT,19) : S(r) = B(1) = %i_ T (1) JLI‘ , dus,
samen met (III,L4k) %F (II1,50), (ga na!)

Tlr) = T \/%; [r +alr) | (III,51)
waaruit de monochromatisc%e bronfunktie direkt volgt:

Sylr) = 11’\\) { Terr \/7-% ET * q(T)j } (LIT;52)

Planck

Opgave 9: Laat zien dat uit (III,51) volgt =T (1 = %) bij de

eff

i
benadering q(t) = 5 . (Bij de exakte oplossing vindt men

3.
& — /,."}_{Vr
o F T (7 0.645)),

Uit (III,52) is IV(T,u) met (III,30 en 3%1) te berckenen, en daaruit
weer JV(T) en FV(T) (dat moet met numerieke methoden),

IV(O,u) (bij vaste ) en FV(O) zijn "gladde" funkties van VvV dic
sterk op Planck funkties lijken, want (III,34b) -

IV(O,u) = B L T (1 =) en (III,35b) en opgave 7 -

F(0) o By | T(r=%) J = By Tapp) o

Xgrloogmygghgﬁgglingsveld met diepte (onderstaande kwalitatieve con-

clusies gelden ook als atmosfeer niet grijs is).

Aangezien T(v) monotoon tocnecemt met de diepte (III,51) neemt
bronfunktiec BV<T) voor alle VvV met T toe, het sterkst bij grote
vV (vergelijk discussie van Planckfunktie in III.2.1.2). Gevolg:

T, (T,1) neemt voor alle p met 7T toe, zo ook JV(T) ; het
sterkst bij grote v , Bij toenemende T neemt vooral de terugkerende
straling Iv"(T,u) (b < 0) (zie III,31), dus ook Fv"(T) toe -

bij toenemende diepte nadert het stralingsveld het isotrope geval

steeds dichter; voorbeeld: bij T = 10 in grijze atmosfeer (ga nal)
(IIT,38 + 49b) = I (10,p) =~ 8F + i Fop

l/

W
isotrone term anisotrope term,
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Vraag: hoc groot zijn J(10) en F(10) 2
Natuurlijk blijkt geintegreerde flux uF(r) constant; de top van

HFV(T) als f£(V) schuift voor toenemende 1T naar steeds grotere Vv,

waarom?

Ly
Randtemperatuur: met q(r1) = % : (ITII,51) = T(0) = Teff‘ %, met
q(0) = 0.5774 - T(0) = 0.821 Teff . Toepassing op zon:
Topp = 5800 K = T(0) = 4700 K , dat is duidelijk hoger dan in de

IIT.2,2.2 gevonden minimum temperatuur Tmin = 4200 K . Komt dat om~

dat het zonnegas niet grijs is?

III.2.2.h HMiet-grijze atmosferen, het dekeneffekt

Stermaterie is verre van grijs: de continue extinctieco8fficiént
kv varieert met een paar orden van grootte en daar moeten dan de
scherpe pieken van de lijnextinctie nog op worden gesuperponcerd, -
(zie § III,2.1.4),

Wij zoeken antwoord op de volgende vragen:

1. Hoe verandert de bouw van de atmosfeer (diepteverloop bronfunktic,
temperatuur) wanneer de extinctieco8fficidnt sterk met de frequén~
tie varicert?

2. Zijn inzinkingen in het kontinuec sterspektrum bij sericgrenzen en
het optreden van rclatief donkere spektrale lijnen in sterspektra
te begrijpen?

Dit is door te rekenen met cen vereenvoudigd model, het z.g., "paal-

tjesmodel™ (picket fence); met de (niet om te onthouden) onderstellin-

gen:

1) Constante continue extinc-
tie k, =k

c

T ] i " -k, =k _+k. 1
c L Equidistante rechthoekige

N
~

spektrale 1lijnen', beslaan

fractie w van spektrum,

2
extinctiecodfficisdnt kL .

3) kL/kC =1 constant met

diepte.,

=S ’ ' c 1 . . 9 = P :
e L) LTE: zelfde 8, =B, in
lijnen en continuum,

W o+ o, o= s 8 In een dergelijk model bestaan
er twee optische diepteschalen

naast elkaar:

1]

in het continuum: qu SRR kc p dz

: Ja 173 Smanils e
in de Ylijnen': dv, = (kc+kL) p dz

kc -+ kL

dr = e 1 ,

1
J 2 k 1
c

waaruit met de onderstelling (3) volgt:
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III, 35.

T, = (e, : (III,54)

Stralingsevenwicht: de totale flux = de totale flux in het continuum
+ de totale flux in alle lijnen wmoet op alle diepten in de atmosfeer
dezelfde zijn.

Voorbeelden van resultaten:

=9

NN

i

n = kL/kC

Topp = 5800 K (zon)

o
o

stukje spektrum FV(O)’

schematisch

0.25 0,50 0.75 1.0

Temperatuurmodellen

verschillen dic tussen cen paaltjesmodel cn het grijze wmodel met

dezelfde T optreden zijn kwalitaticf te begrijpen:

eff

1) et optreden van relatief donkere absorptielijnen: De straling in

de lijnen is uit veel hogere lagen afkomstig waap ecn lagere tempe=
ratuur heerst dan in de diepere lagen waar de straling in het cone~
tinuum vandaan komt. Bij een lagere temperatuur past een lagere

Planckse bronfunctie,

Bev, in lijnen: FL ~ Bv (72 = %)
- 2 e B (= 5 - ;
T2 = Z) T,I = 3 (,'+,n> (—- C/BOO voor T] = 99 0)

2£L;¥1;H2@1;1103?r@ lagen veroorzaken de spektrale lijnen hogere

temperaturen dan in een grijs model met dezelfde effectieve tempe-

ratuur (of: zelfde totale flux)., De flux die in de lijnen ver-
dwijnt, moet terugkonen in het continuun (zie gearceerde oppervl.ak-
ten in rechterfiguur hierboven). Vergelcken met het grijze geval

moet er hier in het continuunm ber freguentieéenheid cen groterc

flux nf, lopen. Dit maakt cen wat hogere (en icts steilere) bron-

funktie, dus ook cen icts hogere temperatuur nodig in de wat diepe~
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3) De spektrale lijnen veroorzaken een lagere randtemperatuur T(o)

dan in het grijze geval, Probeer dat als volgt in te zien: voor

: 71 2 % geldt Ty B> T : gevolg: daar loopt vrijwel geen netto
) - r
B s I - 7 *t J ! & e
flux in de lijnen, want FoomF 7 1 (ITI,40) FL(TZ) I~
dB
b LAk Voo e |
N~ dBv/d'T2 Ay 3 i, BV(TE) loopt erg vlakj. In de

buitenste delen van de atmosfeer, voor TZ'S 1 of T
T4 =& 1 (141) , loopt er wel een merkbare flux in de lijnen,
naast de grotendeels uit diepere lagen afkomstige flux in het cone
tinuum. Om de totale flux constant te houden moet de flux in de
lijnen zo klein mogelijk blijven en moet de flux in het continuum
hier iets kleiner zijn dan in het grijze geval = B(T1) <

S
grle(T ) , ofwel T(T1) < grlgs(T ) , voor T, 1(147)
De in 2) en 3) genoemde verschijnselen worden schilderachtig het

deken~effect van de spektrale lijnen genoemd: het lichaam blijft war-

mer onder de deken (2); de bovenkant van de deken is kouder dan de

huid zonder deken (3),

Uit de kwalitatieve verklaringen van de effekten 1)y, 2) en 3) blijkt
dat de aan het begin van deze paragraaf genoemde onderstellingen voor
het paaltjesmodel alleen dienen om de berekening van T(T ) te verge-
makkelijken., Onregelmatig geplaatste lijnen, met ulteenlopende en
diepte~afhankeli jke kL/kC = T veroorzaken globaal dezelfde effekten,
Hetzelfde geldt voor ecen variabele continue extinctiecoéfficiént,
Kortom: elke afwijking van grijsheid veroorzaakt een dekeneffekt,
Daarom is het wel te begrijpen dat uit de randverzwakking van de zon
een wat lagere temperatuur volgt dan men uit het grijze model bere-

kent,

Middelbare extinctiecoefficiént

Vergelijk nog eens het verloop T(r) voor verschillende (niet-)
grijze modellen bij dezelfde Teff - fig, op blz. III, 35, Op vol-
doend grote optische diepten kan men alle niet-grijze modellen naar
het grijze model schalen door geschikte keuze van een middelbare ex-
tinctiecoefficiént kp 5 met de daarbij passende optische diepteschaal:
dTR = = kpop dz . De Noor Rosseland heeft de methode aangegeven om
kR te berekenen uit elke gegeven kv (vandaar index R).

Hieruit volgt: voor alle steratmosferen geldt op voldoend grote diep-

te (rp, > 2 bijv.)

T(TR) = T \ % i Tp + q(TR) ] ; (I11,55)
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vergel, (III,51), Op grote diepte hangt het model T(TR) dus alleen van
Teff (of van totale flux F) af. Zo'n model kan vloeiend op een model
voor het sterinwendige worden aangesloten., Bij het berekenen van mo-
dellen voor het sterinwendige Eedient men zich altijd van Rosseland-

gemiddelden kp (ook stilzwijgend gebeurd in hoofdstuk II),

Het is niet mogelijk om voor TRrS T (d.wez, juist het gebied
waar het waarneembare spektrum wordt gevormd!) de modellen met het
grijze model te verbinden, want de randtemperatuur T(0) hangt van aard
en mate van niet-grijsheid in kv af._Daarom moet rekening worden ge-
houden met het verloop van kv(TR) "

Het verloop van de extinctiecoéfficient hangt af van:

1) het verloop van de extinctiecoéffici®nt met de frequentie per
deeltje dat bijdraagt aan de totale extinctieco8ffici®nt; uit na-
tuurkunde bekend (vergel. I1I.2.1.4);

2) de concentraties van de verschillende soorten deeltjes die tot kv
bijdragen. Deze hangen af van:

a) de abundanties van enkele elementen

b) de frakties van de deeltjes van &&n element

die zich in een bepaalde energie~ en ionisatietoestand bevinden,
(Bijv. voor Balmercontinuum: fraktie van neutraal H in n = 2) -
bij LTE worden deze frakties door vergelijkingen van Saha en van

Boltzmann bepaald, Dus: kv (T, Pe, abundanties) .

= emw s e s e e mm e @ e e cm

In deze paragraaf zoeken wij een methode om uit een aangenomen
temperatuurverloop T(To) het verloop van de gasdruk Pg(TO) en van de
elektronendruk Pe(T) te bepalen,

Wij laten eerst zien: wanneer twee van de drie grootheden T, Pg en Pe
gegeven zijn, dan kan de derde worden gevonden,
Partiéle druk van decltjes van soort i: P, = N, kT (I11,56)

(Ni: aantal deeltjes per vol. eemheid; k: constante van Boltzmann),
Elektronendruk: P, = N kT (II1,56a)
Gasdruk: som van alle partiéle drukken:

Pg = ;’Ni kT = Pkernen + Pe (I11,57)

Met "kernen™ worden zware deeltjes: atomen of ionen bedoeld; daarvoor
hoeven wij alleen rekening te houden met H en He aangezien deze ele-
menten in vVerreweg de grootste concentraties voorkomen,
Elektronen worden geleverd door ionis,tie van
- H (I.P, = 13,60 ¢V) en He (I.P, = 2he6 en 5h,h eV) , bij
hete sterren (0, B, 4, F);
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- fietalen" (I.P. S 8 eV), bij koele sterren (F, G, K, M)

Gevolg: I\'e = Nionen(x) 4 22ifnen(2x)

™ alleen nodig indien He gedeeltelijk dub-
bel geioniseerd is (0.B,).
Kies abundanties AF = NE/NH voor de elementen E = He en de be-

o

langrijkste metalen., Bereken voor aantal stellen waarden T, Py voor

N, /N
ionen’ atomen
1ijking (IIL,26b) =~ LTE onderstellend. Na vermenigvuldiging met abun-

elk element de verhouding met behulp van Saha, verge-

danties volgt uit optellingen de verhouding (Nkernen o+ Ne) & Ne =

= Pg/Pe . 40 ontstaan tabellen {T, Pg’ Pe} waaruit bij elk gegeven

tweetal grootheden de derde door interpolatie gevonden kan worden,

g g ' 'Zm’/;) o o
\\i7~ !

0ppe. eenheid
Hydrostatisch evenwicht:

Druktoeneming dPg juist gelijk aan gewichtlaagje per oppervlakte-

eenheid:
AP, = gp |dz | (I11,58a)
met
— |
dr = k p |dz |
wordt dit
d P (7))
._mfhf_g_ - B (I11,58b)
o *o

Indien (dikte atmosfeer) << (straal ster) (al gebruikt in vlakke~la-
gen benadering) , dan geldt g = GM/R2 = constant. Extinctiecoeéffici-

ent k (monochromatisch of Rosseland) is een funktie van T en Pe .

dus van de diepte.

Uit de numerieke integratie van (III,58b) volgt Pr(TO) en Pe(TO) g

waarbij gebruik wordt gemaakt van de { T, Pg’ Pe I tabellen., Verder

kunnen nu onder meer worden berekend:

: P (To) « 3
- de massadichtheid  p (To) = TR (To) ) (111,59)

waarin het gemiddelde moleculaire gewicht p per deeltje van de
abondanties en ilonisatiegraad van H en van He afhangt - dus

ook van T en Pe 3
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= de geometrische hoogte (ga nal)
T f
T' at_
AL N CREICN)
o o o

(111,60)

0
waarbij het nulpunt Z(To') = 0 bij een zekere TO' wordt ge-

kozen,

Met Z(TO) kan de vlakke-lagen benadering gecontroleerd worden: is in-
derdaad Az _° =z (To = 0,01) = 2 (TO = 3) << R ? Blijkt inder-
daad te kloppen voor empirische zonnemodel (§ I11.2,2.2) en voor
theoretische modellen in stralingsevenwicht, behalve voor enkele zeer

ijle superreuzen,

Opmerking: In atmosferen van zeer hete sterren (0, vroege B) speelt de

stralingsdruk Pr een meetbare rol, Daarmee wordt (III,58a):

d (P + P) = gopjdz| CTIT58¢)

ITI.2.2,6 [Theoretische modelatmosferen in stralingsevenwicht

k_“nn.mu-—u‘-n‘_mm_—m——mmngfa_m—-—“—

Modelatmosferen, die aan stralingsevenwicht voldoen, kunnen in
achtereenvolgende benaderingen (iteraties) worden berekend, uitgaande
van reéle extinctieco8fficisnten kv(T,Pe) o %4o'n model hangt af van
de volgende paramcters:

4) TFlux T (orf Teff) ;
B) Versnelling zwaartekracht g

9 3 - &) 3 0 ) d -
C) Abundanties van enkele elementen J HOLRE VOOT berekening van druk
ken en van kv(T’ Pe)

Globaal verloopt de iteratieve berekening als volgt:
Begin met cen model in eerste benadering: T(q)(TO) - Pg(1)(70) )
Pe(q)(To) y dit kan bijvoorbeeld een grijs model zijn. Uit dit model
volgt de bronfunktie Sv(q)(To) & f(V,TO) (bij LTE eenvoudig:
S (1)(T ) = B | T(1)(T ) » de Planckfunktie). Bercken uit S (1)(T )

Vv 0 v L o] (1) \Y 0
de monochromatische fluxen F,” "(r ) voor een aantal_frequenties v
en een aantal diepten T en vervolgens n F(1)(TO) = J T FV(1)(T0) dv,

o
Controleer nu of HF(1)(T ) constant gelijk is aan de o

fade ~ P 1+
gewenste flux =¥ = ¢ Dopp v “F(To) ‘
Is dat niet het geval, verbe- " BSweNE L

foe ...._-K\X ~
ter dan dat aangenomen tempe- = jxﬁl._.-".ﬁ - S

X\
ratuurverloop e berekend:
1 ; ; .

vy - 2@y (bijv.)
Onderzoek dit model in tweede
benadering op bovenomschreven - T

o

manier - ga zo door totdat
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- F(n)(TO) w 3 T klein genoeg is geworden.

Deze iteratieve berekening is pas goed mogelijk geworden door
snelle computers, Tegenwoordig kan men in de extinctiecoéfficiént ook
een aantal spektrale 1ijnen meenemen,

De bespreking van de resultaten stellen wij uit tot na de volgen=-

de paragraaf,

Tot dusverre hebben wij stralingsevenwicht aangenomen; m.a.w, wij

onderstelden dat alle energie door straling wordt getransporteerd,
Achteraf moet deze onderstelling worden getoetst aan de gevonden mo-
dellen, Het daarvoor geschikte criterium van Schwarzschild is al be~
sproken in hoofdstuk II, hier kort herhaald:

Noem de met stralingsevenwicht berekende temperatuurgradiént
{dT/dZIS.E.° Volgens Schwarzschild zal het model in stralingsevenwicht

goed zijn, m.a.w, er zal géén convectie optreden indien:

| I = III,61
j dT/dz‘S°E° < ‘dT/dz na (T, ,61)
waarin de adiabatische temperatuurgradignt
oo 1, T lap| _ :
df/dz!ad = (1 - jy-') ° P e ga*g ; (II, = III,62)

met vy = Cp/cv .

Toepassing van criterium (III,62) leert dat de atmosferen van zeer he-
te sterren (0, B, vroege A) inderdaad geheel in stralingsevenwicht
zijn,

Dat geldt ook voor de buitenste lagen van koelere sterren, doch voor
TR > 1 1s bij F, G, K en M sterren stralingsevenwicht niet langer mo-
gelijk - daar.treedt convectic o°p. In de z.g, convectiezone neemt de
gradient f d%/dz] ( T(z) : een over het horizontale X,Y—vlak‘gemidu
dT/dz &

zullen liggen, Men kan de temperatuurgradi@ni in de convectiezone be-

delde temperatuur ) waarden aan die tussen , dT/dz

N en

d

naderd berekenen en zodoende het T(z) verloop in de in stralings-
evenwicht verkerende buitendelen van de atmosfeer naar beneden verlen-~

gen met T(z) in de convectiezone,

Uitweiding:

Te Al na de eerste baar honderd km nadert de temperatuursgradidnt
’df/dz, de adiabatische temperatuursgradidnt zeer dicht. Bij de
berekening van modellen voor sterinwendivgﬂ rekent men in convec-

tiezones dan ook meestal met de adiabatische temperatuurgradiént,
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2. Convectiezones treden daar op waar waterstof gedeeltelijk geYoni-

seerd is. Bij de daar heersende temperaturen verkeert een relatief
groot deel wvan de nog neutrale H in de niveaus n = 2, 3, ... - gas
voor alle golflengten erg ondoorzichtig, middelbare extinctieco8f-
ficiént ky, zeer hoog - }dT/dz?SOE. zeer groot, veel groter dan
adiabatische gradi8nt, Bijkomstig is dat adiabatische gradiént in
gedecltelijk geioniscerd gas wat kleiner is dan in neutraal of vol-
ledig geioniseerd gas (bij expansie van stijgende bel treedt af-
koeling op - dus ook recombinatie, hetgeen een deel van de voor ex-
pansie benodigde energie levert) .

De ondergrens van de convectiezone treedt daar op waar H en He zeer
volledig geioniseerd zijn: gas wordt daar weer doorzichtig (alleen
verstrooiing door vrije elektronen), met het gevolg dat ‘dT/dzisoE'
weer kleiner wordt dan de adiabatische gradiént - S.E,

JSTREBRRI

Zonneverschijnselen die met convectie samenhangen,

De convectiezone begint bij TEOOOX =1, vrij diep in de foto-
sfeer. Sommige convectieve elementen "schieten door in de hogere fo-
tosfeer, hetgeen cen aantal verschijnselen veroorzaakt:

Granulatie: heldere "korre-

ligheid™ over hele zonne-

s schijf, Diameters granulen

, et 3 ~ 700 - 1500 km, levensduur
1000 1«::1{ Sl < 15 min., Convectief ver-
schijnsel: temperatuurfluc~
© @ Y tuaties 500 ~ 1000 K; in
spectrum

hete korrels opstijgsnelhe-

den ~ 1 km 3—1; in donkere

kanalen daling nmet ~ 2 km 8“1 .

\ ! 7 i / !
\\\\\)‘Wf \ g W) (ol s ————
] A
1y (?) N 4
[ " 1
"“ \\".”""} \\‘éo’,, ‘&w
N /

Supergranulatiecel

) 30 000 km

' zijaanzicht ' g
1 ] e ,‘
boven— A7 TN \\
30 000 km : N Y,
aanzicht \\\ b
i 1 / ... s
L el Cencentratie van magnetisch velden

[} ! L4

y 3 q . L] . )
W Heldere vlokjes in chronosferisch, netwerk.
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Q1

| - /

(1)

(3)

1 —
i;?d%géiéuu . . /7Mdﬁéﬁﬁwwﬂwc “{%77tgAa

Het 1ijnprofiel en de'grootte van WA hangt af van TL?K
o

zeer zwakke 1ijnen: TL’AO << dus TL)XO << voor alle » (III,93)-

& - (DAL
A = Yhaxt L °f (Axo)

(111,95): d =4 want volgens § IIL,2.3.3%, mag fx

aT
max LQKO

hier met een dopplerprofiel benaderd worden. Bij deze zwakke
lijnen neem de uitzakking d\ overal evenredig met Ty, h toc, dit

geldt dus ook voor de equivalente breedtes

! - Wi s ' — ' .
SEEENG oy e ) e 2 oz Thakye  mebhpy (TTI,96)

Dopplertaks: helling 1:1 in groeikronme s log WA tegen log KL,A o
) .o

4odra de optische dikte in de lijnkern TL.k in de buurt van
1 komt, groeit de lijninzakking minder sneél dan evenredig met

T, o aan. Vervolgens komen wij in het gebied van:

1150
verzadigde 1ijnen, met i o 2 10 De 1ijnkern wordt nu "plate
9/

gedrukt tegen de bronfunctle Bx(Tq)"; de equivalente breedte

groeit nu slechts heel langzaam aan voor toenemende TLen ? uit

bovenstaande figuur blijkt wel dat hier

Wy~ A e Mg (factor 2e...tot 4) (111,97)

Schouder in de groeikromme. Deze toestand duurt totdat Trak z8

groot geworden is dat ontstaan:

1lijnen met dampingsvleugels, 11, h >> 1(> 1000 bijve, zie
figuur op blz. III 44), Terw1J1 e? in de lijnkern niets verandert,



groeit de inzakking in de vlieuzels aan not toenemende T, y 3 in
?
o]

de verre vieugels waar TL,A == 1 evenredig met TL.A :

(I1I,92¢ + IIT,93) - amd TligH (a,v) ; dae® 1, R

e (uk/ﬁxo) : :

Hen kan aantonen dat voor lijnen met flinke dempingsvieugels:

¢ 1
[Fies 7y, .
W}\ dmaonth W:To TL, }\O.a (III,98)

dempingstak van de groeikromme: de equivalente breedts neemt daar

evenredig met 1, Ah toe,
.0

Opmerkingen: 1, vergelijking van (III,96)97 en 99) leert dat de

vorm van de groeie
kromme alleen nog
maar van s=

Y/ (4nAvD) afhangt
wanneer men log
[wk/(dmax.AxD)]
uitzgt tegen

log | Ve
g ,__TL ’AO' VT;j

Schematische

iéfZWG;'?2°A°> figuur hiernaast,

2e Precies gzo'n groeikromme komt te voorschi jn
voor emissielijnen met T1-> Ty3 de kernen van

sterke lijnen verzadigen dan tegen B)(TT)> By (Ty)

Wanneer men het spektrum van een lichtbron met behulp van ecn groei=
kromme wil onderzoeken zijngvooraf AAD en dmax doorgaans niet
bekend, Men schrijft AAD = 32 Ao §nb' voor zeer pwakke 1ijnen
volgt dan uit (III, 96) en (III, 92b);

2

Te 2o X it N (III,100a)
W = F P2/l ° el .0 . ’
Jk/lo & dmax. méa R i

Voor deeltjesconcentratie van element E, ionisatietrap ky niveau i

kan men schrijven . i S A L - T
Ni = (N / ¥ kk’i) % b Nk,i £ NE) x N

=

k,i

waarbij de eerste factor volgens Boltzmann

Mea/ £ 5 () gy 10™%4 *50H0/T,

(Vergelijk blz., IIT 12a
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Xq is de excitatie energie in eV van niveau i), Hergroepering en loga~
rithmeneming levert:
w

I TR .0 S
(IIT,100b): log X = log C + log (g; 14 %) = %4 T (= log =% voor

zeer zwakke liﬁnen);deze log X gebruikt men als abscis voor de groei=-

kromme en log ;e als ordinaat.

De grootheid C in de cerste term is evenredig met dmax’ met 74, met

AL

; Nk i/ NE en met NE’ C hangt dus af van de toestand in de lijnvormende

laag an T1 en Pe) en is evenredig met %2 en Ne ,

De tweede term hangt uitsluitend af van lijnconstanten: Bs fij en Ko’
terwijl in de derde term uitsluitend de excitatiepotentiaal van het

onderste energieniveau en de temperatuur T,I bevat.

W,
Ophkaven: 1) Wanncer log i i als ordinaat gekozen wordt, neemt de hoogte
van de schouder van de groeikromme toe met toenemende middelbare
snelheid io van de atomen in de gezichtslijn. Beredencer dit aan de hand
van de voorafgaande figuur en bijbehorende opmerking 1,; maak dit

resultaat ook fysisch duidelijk.

w 2) Hoe hangt. de hoogte van de schouder van de groeikromme (met
log A a1s erdinaat)-af van d ?
- A i max

Wanneer wij groeikromme uit sterspektra willen afleiden, moeten wij het
hierboven gebruikt model van de "omkerende" lijnvormende laag verfijnen,
Dan moet rekening smehouden worden met:

To De lagen waarin de lijnen en de laag waarin het continue spektrum ge=-
vormd worden overlappen elkaar, Het gevolg is dat de rol die 1K in boven-

staande afleiding speelt overgenomen wordt door de verhouding
Iy . ® 1k / kc en de rol van NE door AE = NE S NH'

2, In plaats van twee waarden voor de bronfuktie BK (To) en BK (Tq)
hebben wij in een atmosfeer met een geleidelijk met de diepte toenemende

bronfuktie te maken, Gevolg: d , volgens (IIL,9%) het relatieve ver-

max
schil vean de bronfunktie in de lijnvormende laag met de bronfunktie in
de continuum-vormende laag, moet vervangen worden door de relatieve toe-
neming van de bronfunktie met de diepte. " g

Wanneer de lijnen van é&n eclement in niet al te verschillende diepten van
de atmosfeer worden gevormd heeft het zin een gemiddelde excitatie=-
temperatuur TCX - g 5 = 5040 / Tex in te voeren, zodat de uitdrukking

e
voor de abscis van de groeikromme wordt

log X = log C + log (gi £, XO) wt TN (IIT,10006)

J ex
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Hierin is C rechtevenredig met AE = NE /. NA. C/AE moet uit het model
berekend worden (hangt wmooral af van gemiddelde waarden <T> en <P> en

van de temperatuursgradient; C varieert maar heel langzaam met Ko).

Constructie van een empirische groeikromme, Het effectieve aantal deeltjes

verantwoordelijk voor de vorming van de verschillende spektrale 1ijnen

van één element in één ionisatietocstand loopt sterk uiteen: (:)

-
Xy ex

N %10 o Wanneer er sprake is van één gemiddclde excitatie=-

S e
B gl ij
temperatuur kunnen wij voor alle beschikbare lijnen van &én ionisatietocw
stand van &én element één (al dan niet volledige) groeikromme construeren.
Aan de natuurkunde ontlenen wij de grootheden Ko, 81 Ky fij en in het

sterspektrum meten wij WK.

De energietermen zijn gesptritst in fijne

5D{ ; structuurniveau's - de verzameling spek-
/ trale lijnen die tussen alle niveau's van
twee tepmen mogelijk zijn, heet cen
i { ‘multiplet (Struktuur der Materie § 3G, I).
Spreiding in golflengte van enkele i
(simpele atomen, bijv. Na) tot meer dan
5P{ Z 100 & (complexe atomen, Fe). De
4 excitatie~energieen X; van de niveau's
wbe . o - J in de laagste term verschillen heel
l! ﬁ:¥¥ﬁ4 weinig (paar honderdsten van 1 eV ~ zi]
Vi

mogen door één gemiddelde waarde worden
benaderd, |

De constructie van de empirische groeikromme verloopt nu als volgt. Zet
in é&n figuur log ( WK/ A) uit tegen log (g £ A); alle lijnen van &én
multiplet leveren &én stukje groeikromme, zie figuur stukje (1), (2), enz.
Spreiding van de punten t.g.v. onnauwkeurigheden in WA en in f,

Zk:fftﬂ—ég)(—/o’“ = /{f_)o-t; C“' 92.,(*)(1'
_ F /,27& /

Lfieorie ; Jﬁ/*f%}‘@(

e
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Schuif alle stukken van de verschillende multipletten aaneen tot één
vloeiende kromme - (gedeelte van) groeikromme.
De noodzakelijke verschuiving A t.o.v. de rechte log (WA/K) = log X voor
zeer zwakke lijnen geeft voor elk multiplet, volgens (III, 100¢)

A=1log X ~1log (g £ A) =1logC - oy T

Zet voor alle multipletten de gevonden verschuivingen A uit tegen Xq 3

pas een rechte aan : helling - eex = 501'+O/Tex - de excitatietemperatuur,

Snijpunt van rechte met L log C. Uit cen model kan men

log (C/AE) berckenen; samen geeft dit: relatieve abundantie Ap = Ny Vi Ny

van het element.

Vergelijking van de hoogte van de schouder van de empirische groeikromme

met die van een theoretische groeikromme levert de middelbare snelheid van
de atomen in de gezichtslijn & . Wanneer men gelijk stelt Qo dis =l
20 kin ex
dan blijkt 50 vrijwel steeds duidelijk groter te zijn dan men op grond
van zuiver thermische snelheden zou verwachten. Dit gaf aanleiding on
microturbulentie in te voeren, zie eind § III. 2.3.3. Men vindt

-
Bmt: 1 km s

bij de zon, bij sommige sterren zclfs vele km anq,
Uit de ligging van de dempingstak volgt via de vergelijking met een
theorctische groeikromme een waarde voor a = v/(hm A VD), en met
AVD = Vo QO/C, v. Voor de zon cn cen aantal sterren vond men dempings-
constanten die in goede overeenstemming met de verwachte drukverbreding
(ongeveer 10 x stralingsdemping). Uit y kan de concentratie N van de
storende deeltjes worden afgeleid.

Opmerking: Groeikrommen kunnen niet alleen toegepast worden op spektra met
absorptielijnen (absorptievaten, sterren) doch ook op spektra met
emissielijnen (vlammen, bogen, schokbuizen in het laboratorium, en in

de astrofysica: emissienevels (Hoofdstuk IV), eclipsspectra van

chromosfeer).

Abundanties

Hoewel men uiteindelijk streeft naar gedetailleerde interpretatie van
lijnprofielen (met NLTE effekten enz,.) zijn de mceste astrofysische
abundanties tot dusverre bepaald uit groeikromme analyses met een

LTE theorie. Daarbij is gebleken dat de zon en de overgrote meerderheid
van de sterren dezelfde chemische samenstelling hebben:

grotendeels -

vrij veelfﬂﬂﬁﬂaz NHe/ Ny ~ 041

- -l -
jiets C, N en O 3 AC': 5 x 10 4, AN': 1 x 10 ¥, AO': 1 x 10

-l
overige elementen zeer schaars: totaal ongeveer 1 x 10 d (belangrijkst

3

zijn 8i, Mg, Fe, Xe).
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Slechts bij enkele typen sterren vindt men opvallende afwijkingen:

zo blijken zeer oude sterren (z.g. populatie II steren) "metaalarm"

te zijn: zware elementen zijn 10 tot 100 maal schaarser dan in de ZO0N e
Deze gegevens zijn van groot belang voor een beter inzicht in de onte

wikkeling van de sterren en van het melkwegstelsel,

LIT, 2.5;5 snelheidsvelden en magnetische velden.

De component van het snelheidsveld in de gezichtslijn wordt zichtbaar

door het doppler effect:

Ny A = A v
o = ‘o = p
v A c

o

Voor radiéle snelhcden van sterren als geheel verwijzen wij naar

hoofdstuk V. Hier bekijken wij alleen de snelheidsvelden in de indi-

viduele sterren zelf,

Macroturbulentie: Wanneer men het spektrum van de zon opneemt bij een

goede kwaliteit van het zonsbeeld, dan ziet men
"kronkellijnen', Blijkbaar correspondeert een bocht naar lange golf-
lengten met een gebied op de zon waar de lijn vormende laag naar bene-~

den beweegt (+). De snelheden vari&ren

g } ' van enkele tienden tot enkele km 5-1 s de

N ><-..,-m~_ grootte van de gebieden van een half tot
een paar duizend km. Het patroon wisselt
met de tijd (zie verder § IIT,4.2.1.)

Pk S ottt 2 Macroturbulentic: een snelheidsveld waarin

de elementen aanzienli jk
groter zijn dan de dikte van de lijnvormende laag, Wordt macroturbulen~
tie slechts gedeeltelijk opgelost (zon) of in het geheel niet (sterren)
dan ontstaan verbrede spektrale lijnen, vergelijking tussen micro- en

macroturbulentie:

microturbulentie macroturbulentie

2N

'ﬂfc:éff— \ R 5 a0
RPN i B 00,9 0% 4 08 /

7

- diam, elem, << L, elem, optisch -~ diam, elem, >> L, elem, optisch

dun dik
~ lijnextinctie coéfficiént L(A) - lijnextinctie coéfficidnt niet
wordt verbreed verbreed, doch verschoven in

golflengte

.
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Gevolg voor sterke 1ijnen (op schouder of dempingstuk groeikromme):

- kernen blijven even diep, Wy ¢ .. w. verandert niet, dus kernen
neemt toe met toenemende Yediio warden minder diep met toenemen-
de Vv
macro

Rotatlie van sterren. Rotatieas PM in vlak yz, 2z naar waarnemer gericht

x:=0
Y

Pe < N\k\\-:\\ )

< i w i

e X 1 !

i ~ | |
~ rand rand

&R P - e e

> AN = ?\.;- sin L

aanzicht ster

hellingshoek i, snelheid aan equator V. Men kan aantonen dat strookjes
op de sterschijf // y~as (gearceerd) dezelfde snelheid % s ¥osin A
t,0.Ve de waarnemer hebben. :

Wanneer de snelheid v sin i de thermische + turbulente snelheden
flink overtreft, ontstaan ondiepe komvormige lijnen, met cen totale
breedte AA = A . (v/c) o sin i . Door vergelijking ven waargenomen
profielen met profielen berekend voor verschillende waarden van

v sin 1 kan men Vv sin i bepalen, met cen nauwkeurigheid van onge-
veer 25 kn s~1 . Door aan te nemen dat de hellingshoeken i toevallig
verdeeld zijn, vindt men een opvallend verband tussen VvV en het spek-

trale type.

B: v = 200 =~ 250 km 8—1
A s 150 = 200 u
s 25 = 100 "
Gy Ky Mo < 25 n

Het dopplereffekt is ook van groot belang bij het onderzoek van ver-

anderlijke sterren (8 TTE . 548404

il: H=0 Magnetische velden kunnen gemeten worden

met het Zeeman—-effekt: wanneer de licht=

7 Bl bron zich in een magnetisch veld bevindt
g i i splitsen de meeste spektrale lijnen in
9.,*"’" 5
\ ?2‘ 5 cen aantal componenten (zie Struktuur der
H Materie § %D en 3E en 8 1.8 e 542 )5 Dardilig=
) ~ “scheef e
C)uf‘d? nen die in drie komponenten splitsen zijn
e e e . ' het meest geschikt voor meting. Wanneer
”,n_,m__:E;A /! H “L_gezichtslijn, dan zijn er twee sym=

‘(3 @ metrisch verschoven komponenten (o) en



!
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cenomvergeschoven komponent (n), Wanncer H If gezichtslijn dan zijn
er alleen de twee symmetrisch verschoven komponenten,

De verschuivingen zijn evenredig met H; de evenredigheidsconstante
hangt van de 1ijn af en die is bekend uit de natuurkunde, De oriénta-
tie van H te0,v, de waarnemer kan worden gevonden uit de intensiteits-—
verhoudingen en de polarisatie van de componenten (korte toelichting
op het college).

Toepassingen: zon (8§ III.4,3.), magnetische sterren (8§ III,3.2.).

ITT,3.1, Klassificatie van sterrens het lichtsterkte~temperatuur

diagram
In B T,2,2,%., 45 het Hertzsprung-Russell diagram (HRD) en het kleur-

helderheidsdiagram (KHD) ingevoerd om sterren twee-dimensionaal to O e
denen, Deze diagrammen kunnen in verband worden gebracht met het
lichtsterkte~effectieve temperatuurdiagram (LTD), waarvan in hoofd-

stuk II intensief gebruik is gemaakt,

1lo .I‘;
M,, bijv, & I
l_xlv T of -
/ , !
HRD KHD lbOl LTD
k. %o i ] 1. J. I . LI
0B 4 F G KM Kleurindex, bijv, B-V-— ~— log Teff
S_ e

In deze paragraaf bespreken wij de belangrijkste methoden van ster-
klassificatie en de samenhang tussen de ordinaten en tussen de abscis—
sen van de diagrammen, tecen de achtergrond van het reeds behandelde

over modelatmosferen,

De lichtsterkte L is de totale energie door de ster per tijdseenheid
uitgestraald (geproduceerd); de effectieve temperatuur Teff is een
maat voor de energieflux door het steropperviak per oppervliakte-cen-

heid. De straal R van de ster levert het verband tussen Len T

eff
volgens
T o <l G Loo b CLIT, 7067)
eff
[ ]
i (0)

Uit Hoofdstuk II weten wij dat L, R en Teff volledig bepaald zijn wan-

neer van de ster bekend zijn: de massa en chemische samenstelling als

functie van de afstand tot het middelpunt van de ster,
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Alle waargenomen karakteristieken van een ster, vervat in het verloop

van de uittredende flux met de golflengte, FX(O)’ met inbegrip van de

profielen van spektrale lijnen, kunnen in principe uit een modelatmow-

sfeer worden berekend, Wij zagen in §¢§ III.2.2.3 - III,2.2.6 dat een

modelatmosfeer volledig bepaald is door

L Teff ’ =

2) versnelling zwaartekracht g = GM/Rd 5

%) abundantie van He en eventueel de abundanties van die "metalen',
die merkbaar bijdragen tot de produktie van vrije elektronen,

Voor de bereckening van lijnproficlen is bovendien de abundantie van

het betreffende element nodig, In § III.2.3.4 vermeldden wij al dat de

chemische samenstellingen van de atmosferen van verreweg de meeste

sterren binnen de nauwkeurigheid van de analyse aan elkaar gelijk

zijn.

Reuzen hebben een wat grotere massa M en een veel grotere straal R dan

dwergen (hoofdreekssterren) van dezelfde Tope (wij komen daar aan=-

stonds op terug). Gevolg: bij reuzen is de gravitatieversnelling g

veel kleiner dan bij dwergen met dezelfde Teff .

Het temperatuurmodel T(TO) (To is de optische diepte bij een bepaalde

golflengte, bijv. 5000 3) hangt bij stralingsevenwicht sterk af van

Teff !

Teff hebben vrijwel dezelfde T('ro)° Daarentegen hangen de drukken Pg’

Pe sterk van g af, volgens

doch vrijwel niet van g , dus: reuzen en dwergen met dezelfde

2/3

(II1,590) - P (1 = %) =

i NG & (g / ko) dTO ;

[‘
|

oJ

o

il

wiro

dus bij reuzen zullen de drukken Pg . Pe en de dichtheid p bij T
veel lager zijn dan bij dwergen.,

Vraag: Waarom nemen wij T _ = 2/3 %

Opmerking: ko kan toenemen met toenemende Pe (bijve bij H absorptie),
hetgeen de hierboven beredenecerde drukverlaging dwergen - reuzen

enigszins tegenwerkt,

Aangezien over grote spektrale bereiken de golflengte-afhankelijkheid
van de continue extinctiecoéfficiént kk wel gevoelig is voor T doch
welnig van Pe afhangt, zijn de verschillen in de golflengte~afhanke-
lijkheid van het continuum bcont K(O> voor reuzen en dwergen Teff
klein,

Bij sterren van dezelfde Te domineren in het optische spektrum de

£f
lijnen van é8&n ionisatietrap (bijv. bij G2 sterren, als zon: de lijnen
van neutrale atomen), gevolg: het globale uiterlijk van het 1lijnen-

spektrum hangt sterk van Te doch weinig van g af.

££’
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Samengevat: Het globale verloop van FK(O) hangt sterk van ‘I‘eff doch

weinig van g af., Om sterren met dezelfde Teff doch ver-
schillende g te onderscheiden moet men letten op bepaalde spektrale
lijnen die bijzonder gevoelig zijn voor de druk; wij komen daar aan-

stonds op terug.

Verband tussen een schijnbare magnitude m  en FK’ R (straal) en r

(afstand) van de sters
TNT

: 2
i, - = const1_ - 2,5 log ! 255 . FX . Gx P dA (ILI,1022a)
* o L_,I;___w_,..l d :
|
afspraak : buiten aardatm, ontvangen monochrom.
| fiux TEy vergelijk blz, ITIIL.,5 bo-
; venaan., }
door detector op aarde geregistreerde
flux.
of:
y r 4 el
m, = const, =5 log R+ 5 logr ~ 2.5 log | FK.GX,K dA  (III,102,

Gx A is de gevoeligheidskromme voor de combinatie x van detector (fo-
9

tografische plaat of fotocel), filters en aardse dampkring.,
Voorbeelden:

1. veel gebruikt fotografisch systeem:

fotografische magnitude m 8 A = 4300 2 (blauwviolet gevoeli-
fot max
e, ge platen)
foto-visuele magnitude m ., Klax = 5400 & (op platen ook gevoe-
o . lig in geel, + kleurfilter).
2., veel gebruikt foto-elektrisch systeem: U Amax = 3500 & (Uv)
B A = 350 g (blue)
e 3 Tt
v Kmax = 5550 A (visuall)

De bolometrische magnitude m wordt gedefinieerd voor een detector

bol
met een gelijke gevoeligheid voor alle golflengten, buiten de dampkring

van de aarde, dus met Gbol g = constant, Uit IIT,107 en 102b volgt
9

it

m (const.)3 + 5 logr - 2,51log L =

bol
(const.)4 + 5 log r -5 log R~ 10 log T ¢ (IIT,105¢c)

i1

Voor sterren waarbij het belangrijkste deel van de fluxkromme FA in het
optische venster van de aardatmosfeer valt (zichtbaar, nabij IR) kan
men m, o bepalen uit fluxmetingen op aarde door correctie voor de ex-
tinctie in de aardatmosfeer (voor 4000 S Teff’s 6000 K : sterren als

zon of wat koeler).
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Temperatuur criteria: kleurindices Amk Nk Zo'n kleurindex wordt
T2

als volgt gedefinieerd:
Am = my, - m ', met piekgolflengten A, < A, . (III,103a)
K1,K2 M A pieckg eng 1 > y 105
Uit (III,102b) volgt:

(IT1I,103b)

J"F Gl
Ay . o = const'.5 - 2,5 log r Y
1458 | F, G aA
- g g R
Uit het voorgaande blijkt dat zo'n kleurindex weinig van de druk (van
g) afhangt. Veel gebruikte kleurindices:
fotografisch ¢ (colour index) CI = Moot ™ Moyig
foto~elektrisch: B~V (en daarnaast U - B)
- Vraag: Beredeneer dat
f\\r~— hetere ster teg.ve de te~

\[\ kenafspraak in

\f \\‘ e koelere ster (1IT,10%8) alie
'/VQK h\/m\\Jf// kleurindices AmK1,K2
BVC R AN
Y — Opmerking: De magni-
tuden m_,

e . VisS
///” en V zijn vrijwel aan
G elkaar gelijk. De con-

|
|
'
I 2,A bo1l
\, ’ stante in (III,102)
|

toenemen met afnemene-

wordt vastgelegd door

@

1

|

|

i

i

! een aantal standaard-

i % sterren, waarvoor men
1 zo goed mogelijk sa-

menhangende visuele magnituden heeft afgesproken. De overige magnitude-

schalen worden daarmee verbonden door de (willekeurige) eis dat alle

magnituden aan elkaar gelijk zijn voor AQ-sterren. Dus: Amhq fi 0

V2

voor Ao sterren,

Een bijzondere '"kleur'-index is de bolometrische correctie:
BC B mes.owmo | (III,104)

De tekenafspraak bij (IILI,103) faalt hier, zodat sommigen de BC tegen-

gesteld defini€ren, Ga na, dat BC(Teff) cen minimum zal vertonen.
Men definiecert nu de constante in de mbol schaal door te edisen:

BC Z 0 . (Daar komt uit: BC = O voor Topp ~ 6600 K , een F5 ster),
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it Herinnering: onder een absolute mage
T ' nitude Mx verstaan wij de magnitude
die de ster kan hebben op een afstand
van 10 parsec (dus met parallax
p = 0Y1) &
i 6600 T, o7 (III,102b) = M_=-m_ =5 =5 log r
eff ' X X
(in parsec) =
= 5 + 5 log p (in boogsec.) (I11,105)
Uit de definitiec en schaalconstante van Mol volgt:
M, = 472 - 2.5 log (I/L)) (III,106)

X

met L0 = 3,9 x 10 erg . 5—1 . Daarmee is de relatie tussen de voor

LTD gebruikte ordinaten vastgelegd.

De spektrale klassificatiec (Sp) is in de eerste plaats een temperatuur-

klassificatie ~ door de reeks O, B, A, F, G, K, M (eventueel met deci-

male onderverdeling) neemt T monotoon af, Wij lichten dit met enke-

eff
le voorbeelden toe: wij bekijken de atoom- en ionspektra van een ele=-

ment B, totale deeltjesdichthedid NE 9 /
/ e

deeltjesdichtheid ionen trap i in kgg B

aangeslagen toestand n, totale ’ it

k 9
4
dichtheid ionen in trap i : e.| k —

N, = N ° 2 i & &
i E nl’k In de hierna volgende

figuur stelt de eerstvolgende strook

de met Saha (III,58) berekende relatieve

concentraties van de ionen Ni/NE YOOI, 0 n.
Merk op dat bij cen combinatie (T,P,)

hoogstens twee opeenvolgende ionisatietrappen gelijktijdig optreden.
De ligging van Ni/NE als f(T) wordt bepaald door de ionisatie-
potentialen €;q °en ¢y Chts No/NE : alleen door eo) , en ook Qoor
Pe . Het aantal ionen in de grondtoestand ni,o is vrijwel gelijk aan
het totale aantal ionen, totdat de volgende ionisatie inzet, want dan
neemt de bezetting van de aangeslagen niveaus toe. De top van de be-
zetting van een aangeslagen niveau ni,k/NE ligt bij een temperatuur
waarbij het element zich al voor een belangrijk deel in de volgende
ionisatietoestand (i+1) Dbevindt. De vorm van ni,k/NE hangt, via de
wet van Boltzmann vooral af van de excitatiepotentiaal Xi,k o
Voorbeelden: Ca (e = 6,11 eV, e, = 11,87 eV)

1
Ca II , H en X lijnen (3934 en 3968 &) (uit het grondniveau van ca®):

worden zichtbaar bij Ao, nemen toe in sterkte door typen F en G, nemen
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(bijv)
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«s— molecuul-
vorming

OT-'
n, o Vg

bezetting
grondniveau

"
;\
N

bezetting kgg
aangeslagen niveau

|

L

|

’ T e

l

I

! N
9151 E : 1,k/ E (niet op schaal)

weer af van K - M ., Verklaring: vobér AO is Ca tweevoudig geioniseerd.

Bij M is Ca neutraal,

Ca I 4226 & : verschijnt zwak bij spektrale type F, neemt zeer sterk
toe door K - M ,

Balmerlijnen H (XO,$ 10.15 eV , ¢ = 13,60 eV) : max., bij A3, nemen

af door B - 0O omdat H zeer sterk geioniseerd wordt, nemen af door

FeG-K-M omdat de bezetting van het aangeslagen niveau sterk af-
neent.

Wanneer een clement geheel neutraal is neemt bij afnemende tempefatuur
de molecuulvorming met abundante elementen (H,0 vooral) toe,

Schematisch overzicht: (* betekent: lijnen tussen aangeslagen niveaus)

yroeg! i " aat"
T”“""*Ji“ﬁ [ el

0 B A F G K M
e
i meest opvallende
IT «He -» I " S L2 B kenmerken
T O*,N* — II Lo Mmetalon!! ———— ‘ bl
: moleculen
blauwwit wit geel rood «~ kleur ster

30 000 10 000 6000 LOOO  « T ¢e (ongeveer)
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Vragen:

1. Waarom zijn Ca II , H en K lijnen in B-sterren verdwenen, terwijl
de Balmerlijnen van H nog steeds goed zichtbaar zijn? (twee redew
nen!)

Waarom is He I 4471 R (Xo K = 20,87 eV €, = 24,58) in A sterren
]

o
°

verdwenen, terwijl de Balmerlijnen daar juist zeer sterk zijn?
5. Ben 1lijn treedt op in G sterren,-neemt voortdurend in sterkte toe
tot K5 en neemt daarna weer af, Wat voor een soort lijn zou dat

kunnen zijn?

Lichtsterkte klassificatie (LC = Luminosity class)

Een Balmerlijn, bijv, HY s blijkt in het spektrum van een A3 dwerg
veel bredere vleugels te hebben dan in het spektrum van een A3 reus.
Verklaring: bij een dwerg (grotere g) zijn de drukken in de lijnvore
mende laag veel groter dan bij een reus, daardoor is de drukverbreding
van de daarvoor zeer gevoelige Balmerlijn veel groter (§ III.2.3.3) .
De breedte van de vleugels voor HY is daarom een heel gevoelig crite=-
rium voor Pe , dus voor g in B, A en F sterren.

Vraag: waarom niet voor andere spektrale typen?

Voor andere spektrale typen gebruikt men de sterkteverhouding van een
tweetal naburige lijnen van verschillende ionisatietrappen omdat in
Wet van Saha de elektronendruk P, optreedt (111,58).

Vraag: Bij voorkecur gebruikt men lijnen van verschillende ionen van
hetzelfde element; waarom? Doch dat lukt niet altijd.

Merk op dat men voor de verschillende spektrale typen verschillende
lichtsterkte (of g-) criteria nodig heeft; de spektrale klassificatie
gaat vooraf aan de lichtsterkte klassificatie.

Omdat de sterkten van Balmerlijnen en de sterkteverhoudingen van 1ij-
nen van verschillende ionisatietrappen ook bij de spektrale klassifi—
catie gebruikt worden, zijn de spektrale klassificatie en de licht=-

sterkte-klassificatie niet volkomen onafhankeli jk.

Aan de hand van een aantal criteria (standaardsterren) onderscheidt

men: - 8
LC (Luminosity class) My
Ia Extreme superreuzen - 4
Ib Superreuzen

IT Heldere reuzen 2
IIT  Reuzen + b
Iv Subreuzen

v Dwergen-hoofdreekssterren %9
VI Subdwergen , +12

Wd Witte dwergen - |
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De ijking LC - Mv dient te geschieden aan de hand van sterren nmet
bekende afstanden: laat veel te wensen over, vooral voor de superreu-

zen (waarom?).

Belangri jke mogelijkheid om "spektroskopische paralaxen" te bepalen:

spektrum - IC ~ M_ L

fotometrie - m_ - p met (III.105); vergelijk ook I.2.2.2.
Toepasbaar op groot aantal sterren van zeer uiteenlopend type. De
nauwkeurigheid wordt begrensd door de ijking van de LC criteria,

(Bovendien kan interstellaire extinctie systematisch fouten geven,

zie onder).

Betrekkingen tussen abscissen en ordinaten van LTD, KHD en HRD,

Slechts voor de zon en een zZeer beperkt aantal sterren kan men de Teff.
vrij direkt bepalen: wanneer men door metingen kan vinden:

de schijnbare m (zie boven) ]

bol
de afstand r (trigoniometrische parallax) 5 = Topp met (III.103c)

de straal R (Interferometrisch, bedek~
kingsveranderlijke)

Voor alle overige sterren kan men de Teff (of ©F) alleen vaststellen
door in cen kwantitatief onderzoek het spektrum te vergelijken met
spektra berekend met theoretische stermodellen, Het best passende mo=-
del levert dan Teff en g voor de betreffende ster.,

Aangezien Sp en LC berusten op schattingen uit fotografische spektro-

grammen met het oog kunnen deze parameters niet direkt uit modcllen
worden berekend., Wel kan men voor goed onderzochte sterren het ver-
band vastleggen tussen (Sp,LC) « (Teff’g) « %o ook:

oppr (8D o

De betrekkingen tussen Sp en de kleurindices, bijv. het verband

kleurindices, bijv,(B~V) e (T

Sp e B~V kan men natuurlijk geheel empirisch vaststellen, met LC als
parameter, (Mooie figuur: UnsSld: Der neue Kosmos p. 125).

Het verband tussen Mv en M wordt gegeven door de bolometrische cor-

bol
rectie BC = M ~M = m_ = m =
LN LA - (III,104)

const., - 2,5 log f Fy o Gy dA + 10 log L

?

Voor sterren waarbij Teff nict veel van de zon verschilt kan men be-
halve m, ook By o1 vrij direkt mqten, waarmee BC bekend is, Voor veel
hetere of koelere sterren kan J FK " Gv,K dA  weliswaar uit de waar-
genomen FK worden afgeleid doch Teff moet aan een model worden ont-
leend., '

Samengevat: Abscissen ("temperatuurmaten') en ordinaten (Vlichtsterkte
maten') van LTD, KHD ea HRD zijn op elkaar te herleiden. Voor bepaalde

problemen laat de nauwkeurigheid van de transformatie LTD «— (KHD,HRD)
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te wensen over, vooral voor zeer hete of zeer koele sterren.
In de onderstaande tabel is het verloop van Sp, B-V, U-B als

funktie van T .. weergegeven voor hoofdreekssterren (V) en van reuzen

4
(TI1).
G " 5500, 5000 4500 LOOO 3500
¥ Gl a8 K2 K6 MO
Sp {
TET 79 G3% G7 K1 K5
B 0.68 0.80 0.95 1597 14 30
B~V i
IIT 0.63% 0.76 0.92 177 1,40
g 0.7 0,36 0.57 1.06 123
T-B 1
IIIL 0.27 0. bk 0,61 1,00 (1.6)

Merk op dat het spektrale type niet alleen van Teff doch ook nog van

IC (dus g) afhangt, zoals op grond van het voorgaande te verwachten

is: lijnsterkten hangen ook van Pe af, Sp en LC criteria niet orafhankee

lijk. Anderzijds hangen de kleurindices B-V en U-B naar verwacht was

heel weinig van ILC af, omdat het continue spektrum vrijwel niet van Pe

afhangt.

Opgave: Uit bovenstaande tabel blijkt dat een reus wat 'vroeger" in de
spektrale reeks wordt geplaatst dan een dwerg met dezelfde

Teff' Maak dit kwalitatief aannemelijk (daarbij te bedenken dat bij G

en K sterren de spektrale klassificatie voornamelijk geschiedt door

vergelijking van atoom- en ionlijnen van 'metalen').

Tot dusverre hebben wij aangenomen dat de sterren vrijwel dezelfde
chemische samenstelling hebben., Er zijn echter sterren met duildelijk
afwijkende abundanties en daarvoor gaat de gebruikelijke klassificatie
(8p, LC) niet op.

" Voorbeeld: Subdwergen (VI), Blijkbaar zeer oude sterren met veel
minder '"metalen' dan zon. Complicaties: een subdwerg kan op grond
van metaallijnen over een A5 ster worden aangezien en op grond van
Balmerlijnen als een FO ster. Doordat de metaallijnen veel zwakker
zijn, zijn de continue spektra veel minder gestoord dan bij normale
dwergen; vooral naar de kleine golflengten is het verschil opval-

. lend. Gevolg: uit de kleurindices B~V en U-B lijken subdwergen
blauw-~violetter dan normale dwergen, doch dit hoeft niet te beteke-

nen dat subdwergen heter zijn dan hoofdreekssterren met dezelfde

Mbol E
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Bij (veelkleuren~) fotometrie kan extinctie en roodverkleuring door

interstellair stof nog als complicatie optreden; dit treedt vooral op

bij ver verwijderde sterren die dicht bij het melkwegvlak staan; meer

hierover in hoofdstuk IV. Men definiceert kleurexcessen als volgt:
kleurexces = geneten kleurindex - echte kleurindex, bijv.:

B - % (B—V)gemoten > (B~V>intrinsiek (III.106)

De intrinsieke kleurindex kan men alleen vaststellen als men bijve
(SpeLC) kent., Aangezien men de relaties tussen de verschillende kleur-
indices voor niet-verkleurde en niet-verzwakte sterren kent, vallen
verkleurde dus verzwakte sterren direkt op. Door cenzelfde golflengte-
afhankeli jkheid in de verzwakking aan te nemen, kan men trachten de

gemeten helderheden en kleurindices te corrigeren.

Opgave: Weeg voor- en nadelen van spektrale klassificatie en meting

van kleurindices tegen elkaar af.

Wij vatten nog enkele relaties van grootheden van sterren met L en
Teff samen, die reeds bekend zijn uit de voorafgaande hoofdstukken en
dit hoofdstuk

Sterdiameters

Uit (III.102¢) volgt:

R
Moq = Mbolo + 10 log T o = 5 log 5~ - 10 log T .. CliTe107)
]

e 1" e

+ho72  + 37,62
In het LTD ontstaat een schaar evenwijdige rechten met R/Re als
parameter ~ zie dunne getrokken lijnen in figuur op volgende bladzij-
de, Transformatie van lijnen van gelijke R/R@ naar HRD of KHD levert
een schaar wat verbogen krommen op, Het is belangrijk de theoretische
waarden voor R/RO te vergelijken met empirisch bepaalde diameters
(interferometrisch, uit bedekkingsveranderlijken (hoofdstuk V) of uit
sterbedekkingen door maan).
Massa's,., Uit waarnemingen van een aantal dubbelsterren kan men de mas-
sa van de componenten bepalen (8§ 1,2.4, Hoofdstuk V); uit de resulta=
ten komt een massaw-lichtsterkte relatie te voorschijn (§ II,6,5):
u%(Mbol) , die voor de hoofdreeks en voor reuzen geldt, doch bijv,
niet voor witte dwergen. In de figuur op de volgende bladzijde zijn
lijnen van gelijke massa, uitgedrukt in vk; , als dunne streeplijnen
aangegeven, Met de theorie van sterevolutie kunnen wij deze min of
meer horizontale lijnstukjes begrijpen voor Jq:> uq; ¢ het zijn stuke
ken van evolutiesporen (8§ IL.,8,2). Ook is het duidelijk dat de witte

dwergen sterk afwijken van het dq(Mbo ) verband van de hoofdreeks.,

1
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Rotatiesnelheden: Wij zagen in 8 IIT.2.3,5 dat de gemiddelde rotatic-—

snelheid langs de hoofdrecks van boven naar beneden afncemt, dic afne=
ming is zcer sterk over het spectrale type Fogooeo Fq . Ook de gemid-
delde rotaticsnelhcden voor reuzen zijn in LTD in te vullen,

Samenvatting: Dat "jonge! sterren gemiddeld snel roteren is te begrij-

pen uit de contractie van sterren in cen turbulent medium, Blijkbaar
wordt de rotatic van een ster op de hoofdrecks geremd, (door magneti-
sche remming - overdracht impulsmomcnt aan omringende materie?) waar-
door oude hoofdreekssterren G ,.,.. M slechts heel langzaam roteren,
Stopt men het impulsmoment van het gehele planetenstclsel in zon, dan
zou deze cen rotatiesnelheid van 370 in plaats van 2 km 560-1 hebben!
Bovendicn: contraherende sterren die vlak bij de hoofdreceks gekomen
zijn (T Tauristerren, 8 III.%.2.% on 8 II.7.6) hebben inderdaad hogere

rotatiesnelheden dan de hoofdrcekssterren,

IIT.3.2 Intrinsick veranderliijke stcrren

De meeste sterren zijn stabiel. ¥en minderheid toont duideli jk waar
ncembare veranderingen, in de helderheid, of het spectrum, of beide,

Het meest opvallend zijn sterren waarvan de helderheid verandert
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("veranderlijke sterren'),

;beze sterren zijn gecatalogiseerd volgens het volgende schema: wan-
ineer de ster geen klassieke aanduiding heeft (8§ Cephei, Algol)
plaatst men v66r de naam van het sterrebeeld, (in volgorde van ont-
'dekking):
R e saaes Ba B RO s Bl S B i 8 e
(totaal 334 mogelijkheden per sterrebeeld. Daarna V 5355, V 396, cuiis

i Voorbecelden: T Tauri, RR Lyrae, RW Aurigac.)

De bedckkingsveranderlijken wonden in hoofdstuk V genocmd; wij beki j-
ken hier cnkcle typen intrinsiek veranderlijke sterren., Overzicht:
~=== as hoofdreecks, reuzentak

populatie I

~== populatic II (bijv. bol=-
hopen).

Pulserende sterren:

Cs Cepheiden I (§ Cephei) -
populatie I
CW Cepheiden II (W Vir) =
populatie II

RR Clusterveranderlijkcn
(RR Lyrae) = populatie II

H,O0 halfregelmatigey onre -
gelmatige en langperiodie-
» ke veranderlijken.
Contraherende sterren: T = T Tauri sterren.,

("actieve sterren) F

i

vliam~ en flitssterren.

Mapgnetische sterren: B

(Eruptieve veranderlijken niet in HRD opgenomen) .

Wij bespreken hicr alleen de meest regelmatige typen:
Type I (Populatic I):
prototype & Cep
///////// zeer regelmatig.
langperiodicke Cepheiden <
s Type II (Populatie II):

superrcuzen 1F eoasoe K

Periode 1-50& (enkele tot ruim 1004) prototype W Vir

by s M Lo, 20 (kleine onregclmatigheden in
lichtkromme en in periode-
schommelingen < 3%).

Met dezelfde periode wisselt: 1) de helderheid;
2) het spectrale type (klcurindex);

%) de radiéle snelheid v (uit doppler=-
rad
effekt).,
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Periode=~relatics:

hoe langer P: des te later Sp (lagere Teff) - (gemiddeld).

des te groter M, (R, massa). (periode~lichtsterkte rela-
tie).,

des te kleiner gemiddelde dichtheid E (periode~dichtheid
relatie),

Onderscheiding Type I -~ II: vorm lichtkromme, verband Am-P, al dan

niet optreden van emissielijnen (soms vrij lastig!).

Kortperiodicke Cepheiden = RR Lyrae sterren = clusterveranderlijken.

Snel pulsercnde A-rcuzen (B8 ,.... F2), P < % » Uitsluitend (?) po-

pulatic II (halo + kern melkwegstelsel, "gap" in horizontale tak HRD van

m

bOlhOQel’i) o .zl}'ﬁv ~ 1 5

Interpretatic van de waarnemingen m(t), Teff(t), vrad(t):

Cepheiden zijn sterren die radidel pulseren. De maximale/minimale

helderheid valt vrijwel samen met hoogste/laagste temperatuur (iets
crna) en met de grootste expansie/contractie snelheid - zie volgende
figuur, Blijkbaar is de temperatuurvariatie belangrijker voor de hele

o+

derheidsvariatie dan de variatie van de middellijn,

Il m
l ’ AN ag 1

af te lciden uit Spe. of
kleurindex
a Sp o O.5 - 100

eff A G0 S
I A T e 1500
K]Clnote diam, )
Vre' ~== contractic
‘f groototo d% i i ey AV o ;
— = BB Vo V¢ 30 km scc

ster

—=- eXpansie

R volgt uit v
- rad
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Uit de kromme qud(t) kan men R<t2) - R(tq). afleiden voor elk paar
tijdstippen t2 en ‘r,,I y eén wel in het bijizonder Rmax - Rmin . Bedenk

dat de expansiesnelheid v (t) groter is dan v v (t) , om-
exp rad

rad ~
dat wij van de omgeving van de sterrand slcchts een component van voxp
it -

e 7
waarnemen, dus v t = k! v ., -V 1 waarbij men vindt
i exp( ) L "rad rad( ) 1 J

k »~ 1.4 , rekening houdend met een plausibele randverzwakking. Nu is

'R ax
e = Rmin = J VexP(t) dt , en
t
R
min
t
FEB o, |7 J ol callb ) @l o,
min o exp
R .
min
Je kunt ook Rmax/Rmin afleiden, asngezien uit Mbol(Rmax) Mbol(“min)

volgt L(Rmax) / L(Rmin) s en
1ol Gy iie B R
SUopEse L M eff 2, S - / R omdat ook
LR~ ).~ 2 " Ly max / “min ? ;
min R . ; :
min eff min

Teff(t) uit Sp, of kleurindex bekend is.

Venvalgensi (Rmax - Rmin) S Rmax / Rmin q Rmax ' Rmin Bosad
Voor Cecpheiden I vindt men (R - R ) /R ~ 0.1 en

£ .
max min

R = 8 ..... 150 R@ s afhankelijk van Sp. Voor Cepheiden II vindt men
AR / ‘l? rs 005 o

Merk op dat men uit R(t) en T (t) onmiddellijk Mbol(t) bereckent;

eff
samen mct mbol(t) geeft dit, via (III,104), de parallax p. Behalve in
een afgeleide vorm (periode-lichtsterkte relatie, discussic hicronder)
heeft men van deze principidel machtige methode nog maa weinig gebruik
gemaakt, omdat voor gele superreuzen geen goede modelatmosfercn zZijn
berekend, die nodig zijn om de betrekkingen tussen BC, kleurindex cn

chf voldoende nauwkeurig vast te leggen.

Over de oorzaak van de pulsaties:

De pulsatics kunnen niet ontstaan door eecn variabele energicproduktic
in het inwendige, Blijkbaar moduleert de "mantecl® de doorgelaten ener-
giestroom, Dit vereist dat de absorptiecoéfficiént x relaticf groot is
bij maximale compressie (maximale p): de laag neemt dan energie op die
nodig is voor de cxpansie; bij het expanderen ncemt x af, de flux ont-
snapt en de ster contrahecrt weer, enz,., Dit kappa-mechanisme kan werken
in het gelonisecrde gas van cen convecticzone, waar compressic recombie
natie veroorzaakt, waardoor u oploopt., Berckeningen hebben aangetoond

dat regelmatige, niet-uitdempende pulsatics allcen kunnen ontstaan
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wannecr de convectiezone ¢n voldoende dik is én niet te diep ligt.
Daarmee wordt begrijpelijk dat Cepheiden in cen smalle (doch cindig
brede) strook in het HRD liggen en tcvens het bestaan van periode=-
lichtsterkte en periode-dichtheid relaties.

Massieve sterren goan tene

minste twcemaal door de

5
T instabiliteitsstrook (va-
N ker indien lussen optrcden
in evoluticsporen),
-l |
De periode-lichtsterkte
. relatie -~ zie figuur hicr-
T naast «~, Van groot belang
5 voor het bepalen van af-
D standen binnen melkweg=-
; stelsel (bepaling middel-~
o & ; punt!) en tot naburige ex-
o tragalactische stelscls,
- Verder reikende afstands-
e | | metingen zijn direct of

|
+0.5 1 1.5 2.0 indircct op de Cepheiden

log P (dagen) zoijkt.
(Historische opmerking: tot 1952 meende men dat Cepheiden I in M-P
verband samenvielen met Cepheilden II, Sindedien zijn alle afstanden

tot extragalactische stelsels 2x zo groot goworden) .

Andere typen pulserende sterren: Br zijn aan de Mlinkerzijde®™ van het

HERD, boven de hoofdreceks nog pulserende sterren met zecer kleine perio=-
den (enkele uren), (zcer) kleine amplituden en doorgaans met twee of

: i oy . s s
meer perioden deergcephelden of § Scuti-sterren; P Canis Majoris-

sterrenJ.

Rechts van de Cepheldenstrook liggen in het HRD grocpen rcuzen en Sue
perrecuzen die in helderheid, in spectraal type en in radi®lec snelheid
variéren, hetgeen weer als radifle pulsatic wordt uitgelegd, Al deze
groepen gedragen zich minder regelmatig dan de Cepheiden: meer perios
den en soms sterke onregelmatigheden, De hoofdperiode loopt in het HRD

van links naar rcchts op (als bij de Cepheiden!).

. - , ; . e - d
Belangri jke typen: RV Tauri sterren F-gmﬁ, by =dly P = 30 weave 150=

b
lichtkrommen met "'zwevingen';

1 J a s d 1
¢n superrcuzen, P = 30= ,.... mecer dan 1000~; worden soms in subgroe=-

E
(

i

I

{ Halfregelmatig veranderlijken: gele en rode recuzen
i

|

g pen onderverdeeld., Sommige onrcgelmatig, doch met aanwijsbare gemide
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door onrcgelmatige intervallen onderbroken worden.

: : g § e m,_ -m
of andere afwijkingen (8,C), zeer grote amplituden 2.5 ..... 6 3
d

P=80% ,.... WOOOQ , betrekkelijk regelmatig.

Onregelmatipge veranderliiken: rode (super)-

reuzen; zowel Am als P veranderlijk. Beteldjoeza.

Overgangen tussen groepen zijn vlociend. Het 1lijkt cr op dat alle

rode reuzen min of meer veranderlijk zijn.

delde periodes andere tonen reeksen regelmatige lichtwisselingen die

Langperiodieke veranderlijken (of Mira-sterren,

naar Mira = 0.Ceti), rode (super)-rcuzen vaak met emissielijnen (Me)

IIT,.%.,2.2 Fruptieve sterren

O nma V> wm R B e €1 G w0 G Gon Fme R T €03 1 S e €3 SR 0GR e D Gee e e

Novae, recurrente novae, 1
(

Supernovae - pulsars
Wij bespreken hier alleen de
uitbarsting en wij wijzen op

"langdurige novae' blijken te zijn.

Tmﬁs—a%_

twitte\\
lwer e i
@%\ngn)
i .

i
i ]

-

§  grotendeels besproken in 8 II.10

spektrale verschijnselen bij een nova-

de Wolf Rayet-sterren die ecen soort

PN : prac-novae
W : Wolf Rayet sterren

plan: kernen planetaire nevels

Vodr de uitbarsting: B-achtig

sterretje, ver onder de hoofd-

rceceks. Tijdens de uitbarsting

verandert het spektrum gedu-~
fage tot het maximum

rende de

volgens de aangegeven pijl:

B G ster vliamt op tot cen A super=

reus, waarbij de absorptielij-
nen sterk naar het violet ver- Mv
schoven zijn. Blijkbaar stoot ;\%/snelle L
de ster cen schil gas uit die ~8 |- {j\\
ook in de continue straling %p\;}ﬁ¥A’ﬁ
ondoorzichtig is. De enorme 4l ﬁ ( \ylx\vxfnm/\
toeneming in lichtsterkte is ?glangzamb /%\:"V\"

i nova L
het gevolg van de enorme op- i N
zwelling van het "fotosferi- & %f \f
sche onpervlak® g Q,% , die é
het effekt van de door expansie 4l e 4
verlaagde temperatuur (B - 4)

R

sterk overtreft., Inige tijd na
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verschijnsel blijkt dus een "oppervlakkige' gebeurtenis te zijn, die
de ster na afloop vrijwel ongewijzigd achterlaat; dit in tegenstelling
met supernova-uitbarstingen.,

Er zijn enkele typen sterren die min of meer "permanent! spectra tonen
die doen denken aan novae n& het maximum: zeer brede emissielijnen met
(althans bij sommige lijnen) absorptielijnen aan violette kant. Be-
langrijkﬂtype: Wolf-Rayet sterren, apart spectraal type W Lwcer onder-
verdeoldj, Temperaturen als Q en vrocge B sterren, iets onder hoofd-

reeks? H lijnen verbazingwekkend zwak - evolutie-effect?

Niet alleen bij novae doch ook bij W-sterren: abrnormaal hoog percenta-
ge geconstateerde dubbelsterren -~ vermoecden: zijn allc ncvae en W-
sterren dubbelsterren waarvan é&n component in een laat ontwikkelings~

stadium is gekomen?

Links - onder de hoofdreeks bevinden zich ook de kernen van planetaire
nevels (Hoofdstuk IV) = zecer hete doch relatief lichtzwakke sterren
waaruit materie uitstroomt die de aanschijn geeft van een min of mecr
symmetrische emissienevel,

Kortom: links-onder het bovenste deel van de hoofdrecks vinden wij ob=-
Jekten die blijkbaar op een late etappe zijn naar het eindstadium
witte~dwerg of neutronenster,

IIT.%.2.% Contraherende sterren, jonge dwergen

°
s 1 s A 3 R GEA C G G 9 Ma ms et tr Gos W G G K D W G 38 T o 5o e B en e

T-Tauri sterren: Sp. G ..... M, soms uitgesproken boven de hoofdrecks,

in spectrum komen cmissielijnen (of emissielijnkernen) voor., Volkomen
onregelmatige lichtvariatics, vask met flinke amplitude (Am = 1 ov. 470D
Deze sterren komen in (donkere of heldere) wolken intersicllaire mate-
ric voor, meestal in associaties (vergel, II,5,2) (met of zonder O en

B sterren).

Interpretatie: sterren die zich nog in het contractiestadium vébér de

hoofdreeks bevinden., De helderheidswisselingen kunnen het gevolg zijn

van instabiliteiten in de ster, van voorbijtrekkende donkere wolken of

van beide., Voor de hypothese: contraherende sterren pleit bovendien:

1) rotatiesnelheden groter dan op hoofdrceks:

2) hoge Li-abundantie (Li wordt in kernen van hoofdreckssterren afgee
broken). £
T Tauri sterren worden soms als ondergroep van dc RW Aurigae-sterren
gezien, De RW Aur sterren strekken zich, met soortgelijke karakte-

risticken uit tot B-sterren toec,
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' max
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\
prac-nova® “

S e e
<
~,
c

het maximum ziet men nog stceds sterk naar het violet verschoven ab-
sorptielijnen, doch daarncast sterk verbrede, nict verplaatste emis-
sielijnen, De verklaring is dat de expanderende gasschil zo ijl dis
geworden dat deze schil optisch zeer dun is geworden in het continunm
zodat het fotosferische oppervliak weer inkrimpt en de helderheid in
het continuum weer afneemt. De schil is in de spectrale lijnen op=
tisch veel minder dun dan in het continuum zodat emissielijnen onte
staan; de figuur verklaart dat deze lijnen zcer breed doch niet ver=-
plaatst zijn,

Vraag: De emissielijnen zullen symmetrisch zijn wanneer de schil om
de lijnstraling nog optisch dun is. Geef kwalitatief de asymmetrie van

de emissielijnen aan wanncer Z 1 is in de gezichtslijn,

T
Er worden expansiesnelheden tusien 1000 en 2000 km soc-1 gemeten, het-
geen vele malen groter is dan de ontsnappingssnelheid,

Bij niet te ver verwijderde novae neemt men geruime tijd na de uite
barsting inderdaad een voortdurend uitbreidend neveltje waar, Daaruit
kan men de afstand tot de nova schatten en daaruit weer de absolute
magnituden in minimum en maximum.,

Voorbeeld: Nova Agql. 1918, Na zes maanden zag men het neveltje, dat in
diameter aangroeide met 2" per jaar, Uit het spectrum:

vrad = 1700 km sEg | & afstand 360 pc (kunt U nagaan),

Uit het spectrum blijkt dat de uitgeworpen materie slechts een kleine

fractie van de ster uitmaakt (= 107

B
M 3 . Het anorntannTadna mnaxre_
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Vliam= en flitssterren [UV Ceti - sterrenj: hoofdreekssterren (of

daarboven) X .. M , vaak spectrale lijnen met emissiekernen, Lichten
in aantal seconden zeer fel op (1™ ..... 6™, ‘'relaxatie", met secun-
daire golvingen, in 10 -~ 100 minuten.

Interpretatie: nog contraherende

sterren of zeer jonge hoofdreecks-
sterren. Uitbarstingen: "sterre-
} vlammen' (als zonnc¢vlammen, zie
V) 8 III.4.3 , doch op veel grotere
ko schaal)., Bevestiging: radiostra=~
ling als bij zonnevlammen,

TLT vl e Suhh 'Magnetische sterren

Veel A sterren op de hoofdreeks tonen Zeemansplitsingen, dus magneti-
sche velden (500 ..... vele duizenden gauss). Bij veel van deze magne=
tische sterren vindt men abnormaal sterke lijnen van sommige metalen

(8i, Cr, Zr, zeldzame aarden). Meestal ook variaties met de tijd:

1) Mégnetisch veld verandert periodiek, vaak omslag polariteit (ex=-
treem voorbeeld ster 53 Cami+ 3750 «—=5400 gauss).

2) Vaak varieert spectrum: groep onveranderlijke lijnen: groep in
sterkte veranderlijke lijnen -~ meestal zijn dit de abnormaal sterke
lijnen, dic soms in twee groepen uiteenvalt die in tegenfase zijn
(spectrum variabelen). /

%) Soms waarneembare helderheidswisseling Am < 0?1 (gevolg van vari-
abele lijnsterkten?). Alle variaties met zelfde periode;

qu TEEE] 15'(1.

fo

Men denkt tegenwoordig vooral aan het model van een scheve rotator:

as magnetisch veld valt niet samen met rotatieas (het magnetische veld
. hoeft helemaal geen dipoolveld te zijn).
De variatics in het spectrum verbindt men
dan met "'gebieden van abnormale lijnvor=
ming" die door het magnetische veld in de
fotosfeer van de ster worden vastgehouden
(bijv. bij de polen). Is hier sprake van

sterk afwijkende abundanties?

Merk op dat in de atmosfeer de magneti~

sche drukken de gasdruk met orden van
grootte overtreft, Daarom zal de atmosfeer wel afwijken van de atmo=-

sfeer van cen sferisch symmetrische ster in hydrostatisch evenwicht:
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III.4 De Zon

ITT. 4,1 Uiterliik

G2 Vster . T .. = 5780° : R = 700 000 km , p = 5.5 g em™

In wit licht:

Schijf met randverzwakking (8 I11.2,2,9) - fotosfeer. Rand bij
Toe= A = = 0,00 .,

t
Opvallende strukturen: zonnevlekken, fakkels (heldere vlokken, in wit

licht alleen nabij rand goed zichtbaar, altijd om vlekken, doch tre-

den ook zelfstandig op).
Differentile rotatie: periode aan equator 24,7 dagen, op 75° breedte

ruim 33d; gevonden uit strukturen en dopplereffekt.

Boven fotosfeer: chromosfeer, S 10 000 km dik, Heel zwak continuiim

(optisch heel dun!). Daarop emissielijnen gesuperponeerd - in lage

chromosfeer: ~ spiegelbeeld Fraunhofer lijnen, hoger domineren de
Balmerlijnen (vandaar purperrode kleur). Aan bovenkant: dynamische
rafelige structuur met sprietjes (spicules) = juist in gebied waar
temperatuur naar buiten weer sterk toeneemt (- model blz, III.33).

Om chromosfeer: corona: zilvergrijze stralenkrans, wisselend van vorm.
T 2 1% 106 K .

In zichtbaar gebied: zwak continutm: clectronenverstrooiing (binncn-
corona) - stofjes (buiten);m”verboden” emissielijnen van sterk geio=-
niscerde elementen ( EFe XJ i [Fe lej , [Ca XVJ ) .
Rontgengebied: emissielijnen hooggeioniseerd elementen (veranderlijk).,
Radiogebied A > 1 cm : constante, langzaam en snel veranderlijke

componenten,

Monochromatische opnamen: met behulp van bijzondere filters (Lyot=-

filters = monochromatische polariserende filters) of met behulp van
een zgn, spectrohecliograaf kan men monochromatische beelden (eventu-

eel met bandbreedte

e ra ~ 4] e NS S 5y van een fractie van
\ £ b / / \-\; /.r g ?
/ B N s = i:’ \I 1 a
:: ' x\ / ' L\’\' h \\ ”1 (i % w L) m keno
\ \j /
e '\ 3 O o 1
/) pnamen in kernen van
\
sterke 1ijne a
a . " sterke 1ijnen (a)

(vooral in H en K
lijnen van Ca II): de
fakkels die in wit licht alleen nabij de rand goed zichtbaar zijn,

worden nu goed zichtbaar over gehele schijf. Bovendien chromosferisch

netwerk: kleine heldere vlakjes in een net~achtige structuur gerang-
[ag
schikt (8 III.4,2,1) . Zecer gedetailleerde chromosferische structuren

op schijf zichtbaar bijv. in Ha ,
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Opnamen in lijnflank (b): vaststelling snelheidsvelden (met twee sple~

ten symmetrisch om positie niet verplaatste lijn kan men snelheden van
intensiteitsfluctuaties scheiden).

Opnamen in lijnflank in twee tegengestelde polarisatierichtingen (c):

meting magnetische veld. (Twee spleten: effecten door dopplerverschui-

vingen en door intensiteitsfluctuaties te scheiden).

Opnamen kunnen ook foto-electrisch gemaakt en met computer verwerkt

worden., (C) - magnetograaf .

III.4,2 Gevolgen van de convecticzone

T s an wms Toe e v S G 0 G G G T S co e e e U S G oo G @

Granulatie: heldere "korre-

ligheid over hele zonne-
o NS
schijf. Diameters granulen
~ 700 = 1500 km, levensduur
s 2 15 min. Convectief ver-
- schijnsel: temperatuurfluc-
! .
tuaties 00 -~ 1000 K.
i € N o o
spleet spectrunm A .
A SR
AU N ( vl f ®
kg N4 S e
N\ N o < N
mz‘ﬁ’ | tra_fft Ve r\u?vf:z‘i\-
velul.

lll‘
Wieldere viof-

b\ ies Lo chromos-
/}(‘ N e e 4N

- -~ - :/'ef‘l'.sc}\ netwerk,

\ . ot L2 5

eyt e ‘s\('

supergranulatiecel \ I

zijaanzicht | \\\ J \ i 30 000 km
| boven- »\__" & /
30 000 km aanzicht
X

In hete korrcls: opstijgsnelheden 1 - 2 km sec | sy in donkere '"kana-
len™ daling met 3 - 5 km sec-1 .

Supergranulatie: nauwkeurige snelheidsmetingen brachten grote cellen

(4 ~ 30 000 km) aan het licht, waarin horizontalc uitstroming met

Vv ~ paar honderd m sec~1. magnetische velden geconcentrecerd aan randen
(tientallen - paar honderd gauss) - 'maar de randen geveegd', Heldere
vlokjes in chromosferisch netwerk vallen samen met magnetische concen-
traties, Levensduur individuele cellen ongeveer cen etmaal (1), (Spi-
cules als "spclden’ op ""kussens'van vlickjes?).,

Oscillaties: Fotosferische gebieden met afmetingen van verscheidene

duizenden km klijken cen paar malen 0p cn neer te gaan; de periode van
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deze snel uitdempende trilling bedraagt ongeveer 5 minuten., Trillingen
in fotosferische "vlices' aangeslagen door uit convectiezone doorschie-

tende elementen (heldere granulen).

De hier besproken verschijnselen herleidt men op het doorschieten van

convectieve celementen in de stabiele fotosfeer.

IIT.4,2,2 Verhitting hoge chromosfecer en corona; zonncwind

€1 o wem we € Em G e G K S G s B e K s R €3 Gh S0 e s mn £ e e N e GG D An M 2 e A G RS e ea Eo = i e o e £ G o

Door de turbulentie in de convectiezone worden geluidsgolven op-

gewekt, die cen energieflux door fotosfeer en chromosfeer sturen van

de grootte

Fmech % op Va . C

waarin p de massadichtheid, v de snelheid van de deeltjes en Cg de ge-
luidssnelheid is. Deze energiestroom doorloopt vrijwel zonder dissipa-
tie de fotosfeer en lage chromosfeer. Doordat e H weinig verandert doch
p zeer sterk afvalt (10—7 2y cm"3 in hoge fotosfger - 10-16 g cm"3 in
corona) moct v2 sterk toenemen, - geluidsgolven gaan over in z.g,
schokgolven die cnergic dissiperen in hoge chromosfeer en corona -
steil oplopende temperatuur.

Corona verliest energie "moeizaam" door

1) warmtegeleiding door vrije electronen naar chromosfeer;

2) zonnewind (zic onder);

3) straling; :
vandaar dat zeer hoge evenwichtstemperatuur ~ 1.5 x 106 K wordt be-
reikt ondanks feit dat akoestische energicflux slechts 10_4 a ’lO"3 X
stralingsflux bedraagt, Bedenk ook: wel hoge kinetische energie per
deeltje doch lage energic-dichtheid,

Zonnewind: door de zecer hoge T expandeert de corona, waardoor voortdu=-

rend materie uitstroomt in interplanetaire ruimte, Bij aardbaan: My =

1 - 10 cm”3 , v=400 km Sec~1 (metingen met ruimtesondes).

T4 9

. : ; - . :
Massaverlies zon klein: =~ 10 g sec - 1% van m@ in 5 x 107 jaa

Hoge chromosfeer + corona danken bestaan aan convecticzonc.

IIT.4,3 Magnetische velden en zonne~aktiviteit

ITI. 4,31 Actief gebied: vlekken, fakkels, protuberansen

Acticf gebied: = aantal verschijnselen over cen beperkt deel van

het zonne-oppervlak , gekenmerkt door sterke magnetische velden,

Zonnevlckken

&b porie, diam, 1000 - s 5000 km, levensduur: uren ..... dag.
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umbra - <
vlek, 5000 ~ diam., ~ 100 000 km; levensduur:

dagen - weken (zelden: maanden).

penumbra . umbra: spektrum = T_.. = 3800 - L200 °K (mole-
culen!)

o
(penumbra: T pp = 5300 K )
Magnetisch veld: in umbra vrijwel verticaal 2500 - 3200 gauss; in
penumbra bijna horizontaal.
Fakkels: Helder, vooral nabij rand gebiedjes die in hoge fotosfeer =

tn kernen vn lignen  J LA shroncnfoor paor nondord
Magnetische velden: tientallen - honderden gauss. Fakkels en fakkel-
velden zijn opgebouwd uit kleine elementen, diam. a 1000 km. Altijd
nabij zonnevlekken, doch er zijn fakkelvelden waarin zich geen vlek-

ken ontwikkelen.

Protuberansen: heldere rode, draderige "wolken" in corona. Spectrum

chromosfeerachtig: T ~ 10 000° s dichtheid veel groter dan in corona;
drukevenwicht, Op schijf: donkere linten (filamenten) in het licht van
Hoo Kammen: lang ~ 200 000 km, breed a5 7000 km, hoog ~ 40 000 km.,
Levensduur: enkele maanden (vaak met onderbrekingen: plotseling ver-

dwijnen en opnieuw verschijnen).

Opbouw en levensloop van flink actief gebied

Berst verschijnt een compact helder fakkelveld in een plotseling ver-
sterkt magnetisch veld., Dit fakkelveld breidt zich uit, binnen één of
twee dagen verschijnen de vlekken die zich binnen enkele dagen tot de
grootste omvang ontwikkelen. Het actieve gebied heeft doorgaans een

duidelijk bipolaire structuur:

fakkels van tegengestelde magnetische

=

r o polariteit
N3 7% NI
:‘J‘.’i: & 2, : protuberans = filament
i H |

- - - . .
rotatierichting zon Protuberansen komen tot ontwikkeling,

met een zeer duidelijke voorkeur op de
grens van de polariteiten en aan de poolwaartse zijde. De vlekken ver-
dwijnen binnen één tot enkele weken, het fakkelveld breidt zich uit,
wordt brokkelig en minder helder, Protuberansen ontwikkelen zich nog
geruime tijd., Het fakkelveld verliest zich geleidelijk in het chromo-

sferisch netwerk; tenslotte brokkelen de protuberansen af.

De corona boven (of beter:in) het actieve gebied is abnormaal helder:
de temperatuur is iets hoger, de dichtheid in de koepelvormige corona=-
condensatie is 5 tot 10 maal hoger dan in de normale corona, Verhoogde

réntgen- en radiostraling.
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In vorige paragraaf: langzaam=-veranderlijke actieve verschijnse-
len, Van de snelle verschijnselen worden de mecst spectaculaire zonne=-
vliammen (flares) genoemd.,

1) Optisch: Plotseling oplichten van Balmerlijnen (bij sterke vlammen
wordt Hoa volledige emissielijn) in delen van het fakkelveld, Zeecr

fijne structuren. Indien
: nabij rand: oplichten van
\\\/\v/“ : bijzondere corgnalijnen
(- T~ 4 x 10 K),
2) Sterk verhoogde UV straling

, Jﬁ\\; A < 2000 &, bij sterke
{ ' -
// ”\\\\\\\\‘\ vliammen tot ver in rontgene~

i gebied (tot 0.1 &) - dan

4 cmsrtmen cxarnf.

enkele fp.3 sterke ionisatie in aardse
min., 15 min. - paar uur

ionisfeer - uitvallen van
radioverkeer op korte golflengten,

3) Sterk verhoogde radiostraling op alle golflengten, verschijnselen
zeer complex, grotcndeels niet-thermische straling.

L) Uitstoting van wolken met v = 500 - paar duizend km sec—1 - kunnen
na ongeveer 1 dag bij de aarde aankomen — onregelmatigheden aards
magneetveld ("magnetische stormen®) en poollicht (indirect).

5) Sporadisch, bij zeer sterke vlammen: "kosmische stralingsstoten™:
atoorkernen worden uitgestoten met sterk relativistische snelheden
(’IO9 - 1010 eV),

Men schat voor energie die totaal vrijkomt: 1026 erg (kleine vlam) -
103d erg (zeer grotc vliam). Ter vergelijking: H-bom 1027

33

zon in éé&n seconde: 4 x 1077 erg.

erg; straling

Vlammen zijn niet zeldzaam. Bij ecn "onrustige' zon: per dag: 1 grote,
10 middelgrote en 100 kleine vlammen,., Vlammen meest frequent omstreeks
maximale ontwikkeling van actief gebied. A.,G. met een complexe magne-
tische structuur vlammen frequenter en feller dan mooi=bipolaire ge=-
bicden,

Uit de waarnemingen blijkt wel dat vlammen plotseling optredende in-

stabiliteiten zijn in de corcna en hoge chromosfeer,

Plaatje: tijdens de ontwikkeling van een A,G. wordt het magnetische
veld voortdurend vervormd door differentidle rotatic en convectie op
grote schaal (dit uit zich oc.a. in geleidelijke verplaatsingen van
zonnevlekken e,d.)., Blijkbaar kan dit leiden tot instabiliteiten in de
corona, waarbij het magnetische veld plotseling cen nieuwe evenwichts-

configuratie aanneemt. Bij snelle veranderingen in het magnetische
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veld kunnen geladen deecltjes worden versneld en dit kan in principe de
niet-thermische componenten in de rdntgen- en radiouitbarstingen ver-

klaren.

In A.G, treden cen groot aantal andere snelle verschijnselen op:
plotseling verdwijnende protubcransen, bijzondere typen kortstondige

protuberansen, allerlei typen radiouitbarstingen,

A.G. gebieden treden vrijwel uitsluitend in gordels aan weerszij-
de van de zonune-equator op, tot hoogstens 40° heliografische breedte,

Het aantal zonnevlekken (vlekken-

R | zonnevlekkengetal N groepen, A,G,)varicert sterk met
f\\ een 11=jarige periode,
i A 3 \ Wetmatigheden:
”ﬂ f\ N {!\ f \\ 1) Aan begin van cyclus (na mini-
\ { \ f \\ f \f \\ mum) ontstaan vlekken gemiddeld
| ﬁy/ ,-J ,\J | y‘ | op hoge breedte, de gemiddelde
1910 20 20 Go 1950

gordel van vlekvorming schuift

geleidelijk naar de equator toe

(» vlinderdiagram, college).

2) Tijdens &én cyclus hebben alle
leidende vlekken (die voorop lo-

pen bij de rotatie) op het ene

halfrond de ene polariteit, op

het andere halfrond juist de te-

gengestelde polariteit.

3) Het verband: polariteit lecidende vlek - halfrond slaat bij de vol=

Alle met activiteit verbonden verschijnselen weerspicgelen de activi-
teitscyclus, bijv. ook de vorm van de corona.

Ter toelichting alleen dit: door de differentidle rotatie worden mag-
netische fluxbuizen in de convecticzone opgewonden totdat zij vrijwel
evenwijdig aan paréllelcirkels komen te liggen, Ien A,G, ontstaat

doordat een lus door de fotosfeer naar buiten breekt.
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(dus dPg = Bopp P idzl ). Zou de stralingsdruk te'gropt worden,
dan wordt Bopp = O en dan kan de ster de atmosfeer niet vasthou-
den ("bovenrand" Hertzsprung-Russell diagram).

2, Ook extra termen noodzakelijk in vergelijkingen (III,42) indien
hoge snelheden optreden, bijv. snelle rotatie van de ster of sterke

"turbulentie” in de atmosfeer,

III.2.2,4. Theoretische modelatmosferen; stralingsevenwicht

Wij zagen in 9§ III.2,2.2, dat voor sterren de afleiding van
empirische modelatmosferen niet goed mogelijk is. Wij moeten dus me-
thoden uitdenken om het temperatuurverloop T(To) (of het verloop van
de bronfunktie) uit theoretische gronden te berekenen. Daarna kunnen
wij met de onderstelling van hydrostatisch evenwicht uit T(To) bere-
kenen: Pg(TO), Pe(To), enz,, waarmee het model vastligt., Uit zo'n mo-
del kunnen daarna spektrale karakteristieken (verloop FX(O) s profie-
len spektrale lijnen, enz.,) worden berekend, die met waarnemingen ver-
geleken kunnen worden,

Wij vonden bij de empirische modelatmosfeer voor de zon en ook
uit het optreden van absorptielijnen in sterspektra dat de temperatuur
in steratmosferen naar buiten afneemt, Dat is wel begrijpelijk: de
stroom thermische energie vloeit van hoge naar lage temperatuur. Hoe
het temperatuurverloop zich precies instelt hangt af van de wijze(n)
waarop de warmtestroom zich voortplant (door straling of convecties
geleiding of mechanische golfvoortplanting zullen blijken onbelangrijk
te zijn, althans in de diepere delen van de atmosfeer).

Een stationnaire atmosfeer moet alle in het sterinwendige vrij-
gemaakte energie doorgeven en uitstralen in de wereldruimte, Op alle
hoogten 2z in de atmosfeer loopt dus een constante energieflux, In
beginsel kan deze energiestroom bestaan uit een stralingsflux, een
convectieve energieflux, een mechanische flux (bijv. geluidsgolven),
enz,

Dus:

nF(z) = nFrad(z) + nFconv(z) + Fmech(Z) + seoee = TF =

i

constant,

Wij nemen voorlopig aan dat de atmosfeer alle energie in de vorm van

straling transporteert: de atmosfeer is in stralingsevenwicht (radia-

tive equilibrium). Wij zullen deze stelling naderhand controleren en,

waar nodig, corrigeren.
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F(z) = nFrad(z) = mnF = constant, of
w (III,45a)
F(z) = J’FV(Z) dv = F
o
of: :
ﬂ%éﬁl = 0 . (III,45b)

De voorwaarde voor stralingsevenwicht is ook anders te schrijven:
1 dFv(z)

Herschrijf (III,29): T = kyp 8,(z) - kp J,(2),

integreer over Vv , dan volgt uit (III,45b) :

[rp 8,20 av = [kpa () av; (I1T,46)
(0] o]

deze uitdrukking is aanschouwelijk duidelijk: linkerlid: emissie per
volume-cenheid, rechterlid: extinctie per volume eenheid. De dichtheid
p kan nog worden uitgedeeld.

De totale flux =¥ is een fundamentele grootheid, die vaak wordt uit-

gedrukt in de effectieve temperatuur Teff volgens

[ee]
L’- - o)
0T o' Eom J F, dv (III,47)
o .
aanleunend tegen de Wet van Stefan en Boltzmann (ITIT,19). Alleen bij
de zon is ’I‘eff direkt te bepalen, vergelijk I.2.2.2, Deze maat on-

derstelt niet dat het stralingsveld op een Planck's stralingsveld
1lijkt; deze temperatuuf is wel "ergens' in de atmosfeer gelijk aan de
kinetische temperatuur - zie vorige paragraaf over zon,

De voorwaarden voor stralingsevenwicht (III,45 of 46) leggen een voor-
waarde op aan Sv(z) en dus aan T(z) , aangezien zowel FV(Z) als
Jv(z) door SV(Z) in de buurt' worden bepaald. De oplossing van )
Sv(z) wordt bemoeilijkt door het feit dat kv(z) = k, [T(z), Pe(z)J
(denk aan de wetten van Saha en Boltzmann), en terwijl kV(T,Pe) uit
de natuurkunde bekend zal zijn, zijn de relaties T(z) en Pe(Z)
aanvankelijk onbekend - die zoeken wij juist., Daarom kunnen theoreti-

sche modelatmosferen in stralingsevenwicht alleen in achtereenvolgende

benaderingen worden bepaald.
Wij beginnen met een sterk schematische onderstelling:
materie grijs: kv(z) = k(z) (II1,48a)

voor alle Vv : geen spektrale lijnen, enz,. Gevolg: voor alle V
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[ed]
T, (z) E T(z) = J k(z) p(z) dz (III,48b)
Z
(bij niet-grijze atmosfeer zal in het algemeen TV1(Z) £ TVZ(Z)
zijnl).
o
(Opmerking: maak niet de vergissing 1 = f Ty dv , want de mono-
)
chromatische iy is een dimensieloze grootheid, Totale grootheden
oo

Q = J Qv dV hebben alleen zin voor grootheden QV die per frequen=
o

tie~eenheid gedefinieerd zijn, zoals I, , J , en F s

Wij kunnen beide leden van de transportvergelijking over V integre-
ren, nu mogen ten gevolge van (III,48) integratie over V en ditffe-

rentiatie naar T worden omgewisseld:

(TIT,28) = p,(?ii% = I(r) - 8(1) ; (IIT,49)
analoog:
(II1,29 + 42) = (III,43) = 8(1) = J(r) (I11,50)

(n.,b., doch SX(T) # JZ(T) )

Eddington liet zien dat een goede benadering voor het verloop van

S(t) din ecen grijze atmosfeer in stralingsevenwicht is:

S(r) = 2F . (1 +2) (IIT,51)
L 3

Bewijs: (anders dan bij Eddington, doch komt fysisch op hetzelfde
neer):

Wij bewijzen eerst: F(r) o~ % Qﬁé%l :

Vermenigvuldig beide leden (IIL,49) met ¢ en integreer over hele

+1
ruimte ﬁ% j e A0 = % J oeo du , wissel differentiatie naar T
-1
en integratie over p om:
+1 +1 +1
LlylPra] = %] % |
T L Bpw Ide | = % jpldp=%|pSadp
] -] -

+1
da [, J' 2 . ]
ar [f e L

et

~ % J i zeker goede benadering voor grote T 3 met (III,50)

1l

% r - 0 (S onafh. van )
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st =am [ I8 |« FEm

- 4 as(r)
= 3 dr °

behoorlijk is voor kleine T vinden wij:

dus F(y) = F Aannemende dat deze benadering ook

S(r) = % F . (r+c), de integratiecconstante vinden wij door

toepassing van (III,35) : F = F(0) = 8 (7 = %) -~ (IIL,51)

De exakte oplossing voor grijze atmosfeer in stralingsevenwicht is:

8(r) = % F . [ T + q(T1) ] . (III1,52)

De hulpfunktie q(T) kan numeriek met grote nauwkeurigheid worden be-

rekend; daarbij blijkt dat q(r) weinig van % verschilt:

T =Io 0.03% 0.06 0,1 0.3% 0.6 1.0 2.0 ©

q(t) =lO.5774 0.6012 b.6148 0.6279 0,6634 0,6858 0.6985 0,7079 0.7104

S(r)
F

Grijze atmosfeer

----- Eddington benadering: q(1) =

exakte oplossing
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@

Uit de geintegreerde bronfunktie S = j Sv dv kunnen alleen alle

o
geintegreerde grootheden I(t,p) , J(7) en F(r) worden berekend, Om
de monochromatische grootheden te berekenen moet een extra onderstel-

ling worden gemaakt: gebruikelijk:

i

LTE - via (ITT,19) : 8(r) B(r) = %[T(T) ;]L* , dus ,

samen met (III,47) en (III,52), (ga nal) :

SO S R S

- 2 I 1
(1) = Teff\/4 ['r + q(T)J (I11,53)
waaruit de monochromatische bronfunktie direkt volgt:
\4'3 ) _
(1) = }3\) { Teff\/z LT ¥ q(T)J} (III,54)
Planck

Opgave 9: a. Laat zien dat uittredende intensiteit Iv (v = O,n) bij
vaste Y. vrij precies een Planckse kromme oplevert bij
Eddingtoﬁ.benadering qlr) = % (zonder ingewikkeld ge-
rekenl!)

b. Met welke temperaturen komen deze Planckse krommen over-

een voor p =1 en u = % ?
c. Zelfde vraag als a. en b, voor uittredende flux
F, {r =0).
(de In hoeverre verandert antwoord op a. en c, wanneer men
de exakte oplossing voor q(T) gebruikt?) by e
/
Randtemperatuur: met q(7) = % : (III,51) ~— T(O) = Torr x/% , met
q(0) = 0.5774 - T(0) = 0.811 Teff . Toepassing op zon:
Teff = 5800 K = T(0) = 4700 K , dat is duidelijk hoger dan in

de IIT.2.2.2. gevonden minimum temperatuur Tmin = 4200 K ., Komt dat
omdat het zonnegas niet grijs is? Of is de onderstelling stralings-

evenwicht niet geheel juist?

Stermaterie is doorgaans verre van grijs: de continue extinctie-
coefficiént kv varieert met een paar orden van grootte en daar moe-~
ten dan de scherpe pieken van de lijnextinctie nog op worden gesuper-
poneerd, (zie § IIT,2,7.4)., Het berekenen van een theoretische model.-
atmosfeer in stralingsevenwicht en met realistische extinctiecoétfficie-
enten vergt veel meer numeriek-wiskundig geweld dan in het geideali-

seerde grijze geval. Met model { T(TO), PF(TO)’ 54 BE S } wordt nu in
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achtereenvolgende benaderingen (iteraties) berekend:

17« Neem een model als eerste benadering T(q)(T ) Pg(j)(T.),...
2 Bereken hieruit: v(1)(T ) (bijvein LTE: = B LT('])(T )f en k
T(q)( ) Pe(1>(T \f voor ecen groot aantal frequencties v en een

dantai dlcpten Toe

3.  Bereken voor genoemde vis en 1_ 1 F (1)(T ) en daaruit (door nume=-
rieke integratie) ﬂF(q)(T ) = J mF (1)° (T ) dy.
o
L, Controleer, of m Fo(q)(To) voldoende constant gelijk aan de gewens-
y ,F: 51 )+' °
te flux m 5 Teff is

Is dat niet het geval, corrigeer dan aan de hand van de verschillen

(1)(T ) - 1F, de temperatuurverdeling T(q)(TO) - T(d)(To), herhaal

nu de stappen 1 t/m 4 (alle indices (1) - (2).
Ga zo door totdat T(n)( ) (n)(T Xy

L
flux mF oplevert. Een dergnilee 1terat1eve berekening van modelatmos-

...j de vereiste constante
feren stelt tegenwoordig geen probleem meer (gnelle computers).

Wanneer wij de resultaten T(To) voor het grijze en een niet-grijze

‘atmosfeer vergelijken (bij dezelfde mFF of Teff!) dan is altijd _:l_._E
d

niet-grijs geval T(To) sterker dan in -grijze geval, zoals in

(To‘z 1) hoger, op

figuur hieronder: in een niet-grijs geval zijn op grote diepten
kleine diepten (TO<§ 1)
lager dan in het grijze

f,-niet grijs
it Rudlody

&~—grijs geval -~ het dekeneffect.
Kwalitatief is dit deken-

effect te begrijpen:

theor. modellen in S.E, voor ;
T = 5800 K (zon) op wat grotere diepte

- wordt de flux in de spec-
trale lijnen en/of sterke
secticegrenscontinua sterk
onderdrukt. De flux die

s ‘ daar niet lopen kan moet
! |

0] 00,25 0650 0e75 7 1e odtv extra door delen van
het continue spektrum lopen waarvoor de materie nhot meest doors ichtig

is -~ zie onderstaande fige. Dit maakt een wat hogere en wat steilere

oplopende bronfunktie (temperatuur) nodig.

schematisch: dekeneffect door 1ijnen gesuperponcerd op grijs continuum:
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c c
Jrieesertion priat e e ae aa k . T
K, L™ v (o)
b _. grijs
| _ -
77
e
2
. FL :‘B\)(TL—‘B
e =»Tg
v V>
verloop extinctiecoefficienty —ws—» stukje spektrum F qo}

schematisch
De flux die in de lijnen verdwenen is, moet in het continuum

teruggevonden worden,

Middelbare extincticcolfficiént: De Noor Rosseland heeft cen methode

aangegeven om ecn middelbare extinchkicco&fficiént km(T,Pe) te berekenen
uit kv(T’Pe)° Bascert men daarop de bijpassende optische diepteschaal
dTm = —kMpdz, dan blijkt voor alle grijze éﬁ niet grijze atmosferen

in stralingscevenwicht te gelden voor voldoende grote T (Tm > 2,bijv.)
111

Y Iy

a T (r) . 2 T o ko

A W L 4L 3 eff “m? (III,55)
d T = L Teff dz = 16 o9 ’

Opgave 10: Laat zien dat voor grijze atmosferen (III,55) volgt uit

(II1,53), waarbij natuurlijk km =k

e diepten wordt de temper: gradié ' t
Op grot iepten wordt de temperatuurgradiéent dT/dTm voor sterren me

dezelfde Teff elijk, onafhankelijk van de aard en mate van niet-
grijsheid,
Gevolg: op zeer grote diepten zijn voor dezelfde Teff ook de temperea-

tuurverlopen T(Tm) vrijwel gelijk: je kunt daar, door gebruik te maken
van km rekencen alsof de materie grijs is. Daarvan maakt men bij het
stralingstransport in sterinwendigen dankbaar gebruik - zie hoofdstuk II,
vergelijk (IL,13) met (IIL,55) !

Wij bespreken niet de wijze waarop km uit kv berekend wordt; het
komt er op neer dat men er voor zorgt dat de middelbare weglengte van de
fotonen (gemiddeld over alle voorhanden hv !) f juist gelijk is aan

. -1 3
(ﬁmp) (vergel. blz,. III,10 bovenaan).,
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Met (III,55) kunnen modellen van steratmostferen vlociend op modellen
voor sterinwendigen worden aangesloten,

Voor kleine 1 <1 en vooral voor T, << 1 hangt T(Tm) wel duide=
lijk van de mate en de aard van de niet-grijsheid af - voor de buiten=
ste delen moet gedetailleerd met kv worden gerekend., Hier kunnen af-

wijkingen van LIE ook een rol speclen,

Welke parameters bepalen het model voor een atmosteer in stralings-

evenwicht?

In de behandeling van theoretische modelatmosferen zijn wij tegengeko-
men:
1) nf = o Tefi.lJr - de (constante) stralingstlux, voor berekening T(Tm)
2) g ¢ de versnelling van de zwaartekracht, in de vergelijking voor
hydrostatisch evenwicht, Reuzen hebben een iects grotere massa en
een veel grotere straal, dus een veel kleinere g = GM/R2 dan
dwergen:
- =2
G2 dwerg (zon): log g = h.b Lcm s “J
g = 3.7

G2 superreus : log g = T.h4

G2 reus ¢ log

3) abundantie van helium eén eventueel abundanties van "metalen" indien
deze mcrkbaar bijdragen tot de produktie van vrije elektronen (voor
T—Pg—Pe~verband) en indien zij merkbare serie grens continua en
sterke lijnen veroorzaken ("metalen" dus van belang bij koelere

sterren, I ™ M) ,
Hoe werken deze parameters op de modelatmosfeer uit?

1. Het temperatuurverloop T(Tm) hangt sterk af van Teff doch vrij-

wel niet van g T(T“) voor reuzcn en dwergen van zelfde Teff

vrijwel gelijk.
Sterke afhankelijkheid van T gy hoeft geen betoog, zie bijv. (IIIL,53
en 55).
De invloed van g is echter heel klein: de verandering in druk (zic

hieronder) veroorzaakt cen kleine verandering in de niet-grijsheid van

de materie, hetgeen hecl weinig aan T(Tm) verandert.,

2, De drukverlopen Pg(Tm) en Pe(Tm) hangen zeer sterk van g af:

bij reuzen zijn de drukken veel lager dan bij dwergen (bij gelijke

ieff en Tm) : ]
modt
(III,42b) Pg(Tm) = g J — (I11,56)

m
@]
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liddelbare extinctiecoéfficiént km (per massaeenheid!) ongeveer
even groot bij gelijke T doch verschillende g ~ Pg (bij vaste Tm)
ruwweg evenredig met g . Gevolg: bij reuzen is ook massadichtheid p

veel lager dan bij dwergen, Toch is het totale aantal zware deeltjes

(met atoomkernen) en dus de massa boven een oppervlakte-cenheid in

een vliak van geliljke va = % , bijv.) vrijwel onafhankelijk van g :
N @
dy = - Na dz = (é =) T = J N(z) o dz (111,57)
m 7 m 5 7 m J 5 m
aantal \ Z(Tm:3>
Zware

deeltjes middelbare extinctiecoétrficiént
per zwaar deeltje

o
Aangezien o heel weinig van g afhangt, is ook j N(z) dz
) 2
heel ongevoelig voor g . z(Tng)

5. Invloed van verschillen in abundanties is zeer klein op T(Tm) en

klein op Pr(Tm> , tenzij men zecr afwijkende abundanties kiest
2

(zuivere heliumster bijv.).

IIT.2.2.5 Convectic in steratmosferen

a, Criterium voor convectie

e e i e O 63 e eew ese Eie S ES 6 e G eme G S e ren

Tot dusverre hebben wij stralingsevenwicht aangenomen; m.a.w. wij

onderstelden dat alle energie door straling wordt getransporteerd,
Nu moet deze onderstelling aéhteraf worden getoetst aan de gevonden
modellen, Het daarvoor geschikte criterium van Schwarzschild is al be-
sproken in hoofdstuk IT, hier kort herhaald:

Noem de met stralingsevenwicht berckende temperatuurgradiént
ldT/dZ?S,E.’ Volgens Schwarzschild zal het model in stralingsevenwicht

goed zijn, m.a.w. cr zal géén convectie optreden indien:

:d‘l/dZiSOE. < !dr/dziad (I1,76 = III,58)
waarin de adiabatische temperatuurgradiént
| a7t . 12[3_%3 1,17 = T
laT/dz|_ = =) B am | (11,17 = III,59)
met Y.z Cp/ov .
De gradiént idT/dzzg i Volgt uit gedetailleerde modelberekeningen
(§ 11T.2.2.4) s voor T >> 1 geldt
1
km P effJr
(111,55) : (ar/dz)g o = -2 St

m



IIT,40

Toepassing van criterium (III,58) leert dat de atmosferen van zeer
hete sterren (0, B, vroege A) inderdaad op alle diepten in stralings-
evenwicht zijn. _

Dat geldt ook Yoor de buitenste lagen van koelere sterren, doch voor
Tey > 1 is bij F, G, K en M sterren stralingsevenwicht niet langer
mogelijk -~ daar treedt convectie op. In de z.g. convectiezone neemt

de gradiént idT/dz | (T(z): een over het horizontale X,Y~vlak gemid-
en ’dT/dZ'ad

delde temperatuur) waarden aan die tussen |dT/dz

S.E,
zullen liggen. Men kan de temperatuurgradiént in de convectiezone be-
naderd berekenen en 20doende het T(z) verloop in de in stralings-

evenwicht verkerende buitendelen van de atmosfeer naar beneden ver-

lengen met T(z) in de convectiezone.

Uitweiding:

1, Al na de eerste paar honderd km nadert de temperatuurgradiént
fdﬁ/dz g de adiabatische temperatuurgradiént zeer dicht. Bij de
berekening van modellen voor sterinwendigen rekent men in con-
vectiezones dan ook meestal met de adiabatische temperatuurgra-
diént.

2. Convectiezones treden daar op waar waterstof gedeeltelijk gefo-

niseerd is., Bij de daar heersende temperaturen verkeert een re-
latief groot deel van de nog neutrale H in de niveaus n = 2,
3, ees  gas voor alle golflengten erg ondoorzichtig, middelbare
extinctiecoéfficiént k ~ zecr hoog = ldT/dZ‘S.E. zeer groot,
veel groter dan adiabatische gradiént. Bijkomstig is dat adiaba=-
tische gradiént in gedeeltelijk geioniseerd gas wat kleiner is
dan in neutraal of volledig geYoniseerd gas (bij expansie van
stijgende bel treedt afkoeling op - dus ook recombinatie, het-
geen een deel van de voor expansie benodigde energie levert).

De ondergrens van de convectiezone treedt daar op waar H en

He =zeer volledig geloniseerd zijn: gas wordt daar weer doore
zichtig (hoofdzakelijk verstrooiing door vrije elektronen), met

het gevolg dat dT/dz

' ;S.E. weer kleiner wordt dan de adiabati-
sche gradiént - B8.E,

3, Dat alle atmosferen voor L < 1 in stralingsevenwicht zijn is
eenvoudig in te zien: voor diepten T <1 1is een groot deel
van de fotonen '"met éé&n sprong buiten' (gevolg van definitie

k = 7 ); daar is dus geen convectie meer nodig om de energie-
m m

stroom gaande te houden.
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De convectiezone begint bij T = T5OOO ] = 1, vrij diep in de

fotosfeer. Sommige convecticeve elementen "schieten door' in de hogere

fotosfeer,

Granulatie: heldere
"korreligheid" over he-

le zonneschijf. Diame-

ters granulen ~ 700 -
1500 km, levensduur

15 min. Convectief ver-
schijnsel: temperatuur-

fluctuaties 500 ~ 1000

K 3 in hete korrels op-

spleet o @ stijgsnelheden o~ 1 km 8—1;
granulatie ——— spektrum A

in donkere kanalen da-
-1

6}

ling met ~ % km

Supergranulatie: nauwkeurige snelheidsmetingen brachten grote cellen

(@ ~ 30 000 km) aan het licht, waarin horizontale uitstroming met
Vv ~ paar honderd m secmI . Magnetische velden geconcentreerd aan ran-
den (tientallen - paar honderd gauss) - 'naar de randen geveegd',

Heldere vlolkjes in chromosferisch netwerk vallen samen met maghetische

concentraties, Levensduur individuele cellen ongeveer een etmaal (}).
(Spicules als "spelden' op "kussens' van vliokjes?) .
(Zie figuur volgende bladzijde).

Oscillaties: Fotosferische gebieden met afmetingen van verscheidene

duizenden km blijken een paar malen op en neer te gaan; de periode van
deze snel uitdempende trilling bhedraagt 5 minuten. De oorzask moet in
de convectiezone worden gezocht, maar de verklaring is nog niet zeker,
Zijn het z.,g, oppervliaktegolven in fotosfeer en lage chromosfeer die

aangeslagen worden door convectieve elementen?

Het in § III.2.2,2 afgeleide empirische zonnemodel kunnen wij nu
als volgt begrijpen: het T(T) verloop volgt in het gebied

-4 < log T < O het theoretische model volgens stralingseven-

5000
wicht, waarbij rekening moet worden gehouden met het niet-grijze ka-
rakter van k (ook met de spektrale lijnen!) .

Voor TSOOO > 1 wordt de invlioed van convectie merkbaar: de tempera-

tuur neemt daar minder steil met de diepte toe dan uit S.E. zou vol-

gen (waarom minder steil?)
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Tchrom.

fotosfeer “— dooreneds

lc ONnve 2one

snelheld{ > “ e s

(=] ’d’
magnetisch vel \' ' o fe

/444/;/ ¢ heldere vioke

jes in chromos-
ferisch net-
werk

N
rd

De sterke tempe-

ratuurtoeneming naar
buiten voor

T5OOO < ’IO'-l+ kan na-
tuurlijk niet uit S.HE,
of convectief energic-
transport worden ver-
klaard, In de convec-
tiezone worden geluids-
golven opgewekt, die
zich vrijwel zonder
dissipatie voortplan-
ten doer fotosfeer en
lage chromosfeer.,
Daarna gaan de geluids=

golven over in schok-

golven die in de coro-

) log tSOOO na uitdempen en daar-
L)

lage chrom fotosffer g
oy conve. zone

hoge chrom,

door de corona verhit~
ten, De uiterst ijle
corona verliest de
toegevoerde energie
heel moeilijk (door de

zonnewind, straling en

geleiding naar beneden), en daarom neemt de corona een zeer hoge even-
wichtstemperatuur van 1 tot 2 x 106 K aan, ondanks het feit dat de
energietflux in geluids/schokgolven relaticf zeer klein is: 10—4 a ’lOm3
van de totale energieflux die de zon verlaat. De corona kan dus als een

indirect gevolg van de convectiezone worden opgevat., (Hoofdstuk IV gaat

wat dieper in op de verhitting van de corona.)
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De complexe en wisselende vorm van de corona is het gevolg van het
wisselende magnetische veld (zie IIT,h),

De hoge chromosfeer, die de grenslaag vormt tussen de "koude' lage
chromosfeer en de hete corona is eveneens sterk inhomogeenj; de Z.g.
spicules (grassprietjes”) hangen waarschijnlijk samen met de aan de
randen van supergranuiatiecellen geconcentreerde magnetische velden.
De hoge chromosfeer en de corona wordt intensief onderzocht aan de
hand van UV en rdntgenopnamen in 1973 verkregen met Skylab.
III.,2,2.6. Enkele samenvattende conclusies.

5 5 = mm | ea owm o mw ea w ea em  omm

° ° o ° ° ° © ° ° o o ° e

De struktuur ven steratmosferen kan theoretisch worden begrepen

met: - onderstelling van stralingsevenwicht, voor koelere sterren voor

T > 1 aangevuld met een (benaderde) theorie voor convectie;

m
- hydrostatisch evenwicht.
De parameters zijn: 1) =nF = ngff 2) g 3) abundanties van enkele

elementen.

Voor verschillende parametercombinaties kunnen theoretische model-

atmosteren iteratief worden berekend; beschikbaar zijn:

goede modellen voor late B - A -~ vroege F-type sterren

; : 0 - vroege B type sterren (NLTE effecten)

redelijke modellen voor 17 - TrosEe B

benaderde modellen voor late G — M : probleem is hier het sterke
dekenettect door de enorme aantallen spektrale lijnen,

Deze modelatmosferen kunnen met modellen voor het sterinwendige verbon-

den worden,

Voor de zon kan uit Iv(O,u) = f(v,p) en met H,E, een semi-empirische
modelatmosicer worden geconstrueerd, die achteraf theoretisch kwanti=

tatief te begrijpen is,

ITI.2.%. Vorming van spektrale lijnen

II1T1,2,%.,1, Oplossing transportvergelijking; LTE en verstrooling
"'0'“9"’0'— =4 o™ o = O“I_’—O—‘“.

- s ew  em

° o ° °

o em w3 s e e ew  ea

° ° ° © ° ° o ° o

De onderstaande formules volgen onmiddellijk uit het in
§ TI7.2.1.%. en § III.2.2.1. behandelde; daarom in telegramstijl:

In spektrale 1ijn: continue extinctiecoéfficient kc , over bereik lijn

2ls onafhankelijk van V te beschouwen; continue emissiecoétficiént jc

lijnextinctiecoétficiént [V , lijnemissiecoétftficiént jp, of gy -
-’ -~y

dz
i

Viakke lagen : ds =
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-
f(v + kg l
| .
|
|
K
Y
/ ’
n Lok,
v
dr, = -k, p dz (in cont,) }
dr, = - (kc + (V) p dz = (1 + ﬂv) dr (in cont., + llJn)J(ILQ60)
met N, = Xv/kc
T . o [} = 3 /i ° E : E '_4
Bronfuncties S Jo/K, 3 SL SL,v JL,V/[V
g ) , : (111,61)
: - Jeo tny 85 T TSy, ’
totale bronfuncties SV = P— I’ = T
c Y v
dI_ (1 _,n) 5+ M8
. . v ¢ : v L
» L. SN N S — III,62
(I11,28) B (T+.) & I, (t am) T 1 , 62)

hierin hangen ﬁv , B3

Transportvergelijiing kan analoog aan

bijve:

(I11,3%0b) = IV(O,u) = !
J
0
Kernen zcer sterke lijnen:
iy, > 1~ I, (0,n) «

en S wel van T
L c

doch niet van p af .

§ I1I.2.2.7. worden opgelost,

De bekende henaderingen blijven geldig:

S

. (T

\Y

o~
~

w)

IV (0,n)

T
i} =) () dt /n .
+’”\)DL dTC
T e © ° (/|+'n ) s
1+ ﬂv Y i
- (IIT1,63)
_f il EIE
|8y e Ty = (III,6%b)
. - £
en Fv (0) =~ Y (Tv = 3) °

De verhouding 1, = fv/kc kan worden geschreven (niet precies onthou~

den!)
neg
[v/p nog e I 3(v)
n\) - IT--—;-“ - "9 5 Au(rp = ) (III,[\SL{")
&C/ p nH (o4 =9 e
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waarin a, = = J o (v) de lijnextinctiecoéfficiént per deeltje
in de onderste energietoestand (r,s) dis . 3(v) is de vormfunctie,
(e 0]
met { 5(v) dv = 1 3 =zic verder § III.2.%.3%. 3 J 1is de zgn,
o
oscillatorsterkte (& 1 voor zeer sterke lijnen) , die quantumme-

chanisch berekend moet worden of uit metingen afgeleid, Verder is

Do de deeltjesdichtheid van de deeltjes in de toestand (r,s) . In
’ »
de noemer stelt (T,Pe) de continue extinctiecoétticiént per H

deeltje (atoom of ion) voor, n, = deeltjesdichtheid waterstof (als

H
kernen!) (dit is praktisch omdat de belangrijkste continue extincties
door waterstol worden veroorzaakt, of gemakkelijk met Ny in verband
kunnen worden gebracht). Verder

Y un
n - n - &4 rys n ) nE
Ta8 . zr,o s - = el o (III,65)
Ty 22 s g g g

waarin nF/nH = A de abundantie voorstelt van het element E dat de
spektrale 1lijn veroorzaakt.

Bijzonder —eval: LTE :

Dan is 1) S, = 8 = Sv = BV(T) - Planckfunctie

2) Dbezettingen energieniveaus en ionisatietoestanden ge-

heel door wetten van Saha en van Boltzmann bepaald:

n
TS -
Ty = B & (ThP) (II1,66)
5 T !

waarbij in de functie ( (T,Pe) de vergelijkingen van Saha en Boltz-

Jk
mann geschakeld zijn; daarbij treden dan nog één lonisatie-energie

(ﬁb*o; Lr+1) en de excitatie-energie E_ - op .
Wij kunnen nu het 1lijnprotiel Iv(u) = f(v) of F,, geheel doorreke-

nen, wanneer gegeven is: model T (TC) , Pe (TC) .
abundantie x oscillatorsterkte: JF x AE .
vormfunctie (eventueel afhankelijk van TC) & (V)
(zie § III,2.3.3%.)

Het lijnnroiiel "tekent de bronfunctie uit™

het is zo in te zien dat in atmosferen met een naar buiten afnemende T

absorptielijnen moeten ontstaan., Merk op'dat deze absorptielijnen

nooit verder kunnen inzakken dan Bv(O) , met als consequentie dat de

lijnen aan de uiterste rand van de ster verdwijnen, want

I, (p = 0) = B, (0) = LIV (p = 0) .



TIT,k46

S =B
\Y) Vv

8 (0)

minimum intens. in lijncentrum’

Geval: continuum in LTE, lijnen: (coherente, isotrope) verstrooiing:

oc = B\) H SL = J\) (ult III,BO) °

Zeer sterke lijnen:

[a

_EV<O,]J.) ~ S\) (T\) = n) Ay J\) (TV = W) e

Berekeningen tonen aan dat voor ﬂv >> 1 lim - 0 JV(TC) =0 .
c

Gevolg: lijnkernen verstrooiingslijnen zijn vrijwel zwart, ook nabij

de rand van de éter, Dit is als volgt in te zien: op alle diep=-
ten Ty == 1 wordt de helft van de '"naar builten' snellende lijnfoto=-
nen "naar beneden'! teruggestuurd, met de flinke waarschijnlijkheid

daar echt geabsorbeerd te worden (via ko) . Bij gevolg neemt de op~ en

de neergaande stroom Fotonen met V a v( voortdurend af, bi] Ty 1
)
is de situatie ontstaan: 0 =~ J = 1 << B T, = 1) &
> S = \)(T\) ) \)(\) )
Vergelijking met profielen zeer sterke lijnen in zonnespectrum:

Veel-sterke lijnen zakten verder in

Sv dan volgens LTE, geen ''omkering',
doch zij worden ook niet zwart in
de kern.

LTE

uit waarpmingen

, waargenomen bij NaD,

Y | A | Mgb, Ca IT | Hen K
k\ log T,

81, = J bij verstrooiing verstrooiing
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De sterkste Fraunhoferliijnen liggen in gedrag tussen zuivere absorp-

tie~ en zuivere verstrooiingslijnen in. Blijkbaar treden afwijkingen

van LTE op die de bronfunctie in de 1ijn SL kleiner maken dan de

Planck functie, ’

Herinnering: In opdracht 7 op blz, III,28 is besproken dat het optre-
den van emissielijnen in het zonnespektrum voor

A < 1600 & begrepen kan worden door het weer toenemen van de (Planck-

schtige) bronfunctie naar buiten toe in de hoge chromosfeer,

ITI.2.%.2, §tatistiach evenwic

htj het twee~niveau atoom,
° ° e o ° ° ° ° ° o™ o ° bl

s wa L em  mm  em own es e o owm e

e ° o ° ° ° e ] ° e

Om de lijnvorming precies te bekijken (zonder de hypothese LTE)
moeten wij alle microscopische processen bekijken die de energieniveau's
bevolken en ontvelken. Wanneer de atmosfeer zich in een stationaire
toestand bevindt, dan moet in elk volume-element:
aantal overgangen per tijdseenheid naar energieniveau

2 : i = aantal overgangen

e ..,.5 =

J

5

I

per tijdseenheid uit ener-

B

E = hv 12

: i
! L | | | C : ,

12 o | ; CY2) 21 21 T2t gieniveau i, opdat de be-

! l ‘ | | 7 zetting van encrgieniveau i

% ] i niet verandert, ofwel

Vi

b am,
s e g = = 0 : statistisch
dt .
evenwicht.,

\

Om het principe van behandeling te illustreren bekijken wij een sterk
geschematiseerd atoom, dat slechts twee energieniveau's heeft (benade-
ring voor resonantielijnen Ly o, Wa D, e.ee.)

Statistisch evenwicht, dus een aantal processen 1 = 2 = aantal pro-

cessen 2 1 dus:

@0 o]
ﬁ : .
. 4 i e . - x T
qu.N,l.lZn JIGESAY # CupNy = AN, o+ Byl hn | J8 dv o+ Co N, (TIT,67)
] A “er AN
/° LN . 1
. ~ \ 1
fotow botsings- spontane \ botsings~
excitatie excitatie emissie | deéxcitatie
\
A
hv gestimuleerde
G R X S of emissie
T e N geinducecerde
hv atoomn
hv

(zie Struktuur der Materie § 2J ; de co8ificiénten vallen daar iets an-
ders uit omdat zij daar op de stralingsdichtheid Uy = MnJv/c en nietv
op J,, betrokken ziin).
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De zogenaamde Einsteincoéificiénten B12’ ng en qu zijn atomaire

constanten die door eenvoudige betrekkingen met elkaar en met de in

(III,64) gebruikte oscillatorsterkte f verbonden zijn. Daarom zijn
alle vier coéfficiénten bekend, zodra er &én guantummechanisch bere-
kend of experimenteel bepaald is. Ook de twee coétficiénten 012 en

021 hangen samcn, Meestal zijn de belangrijkste botsingsprocessen die

met elektronen zodat 012 en 021 beide evenredig zijn met de elek-

tronendichtheid Ne . Ter illustratie leiden wij de betrekking tussen

en hieronder afs

Ci2 Coq

Aangezien C en C atoomconstanten zijn die dus niet afhangen

12 21
van het soort evenwicht tussen medium en stralingsveld, leiden wij de

relatic af bij TE . Dan heerst gedetailleerd evenwicht (blz., III,13)

) A ¥ o ¥ * s M 4 &
M.a.W, 612L1 = C, N, (": bij TE) , dus:
*
N g, =hv /(kT )
12 . 2 . 2, e (1II,68)
21 N4 B
1

Boltzmann:(III,24a)

waarin (nu ook voor situaties algemener dan TE) Te de elektronen-
temperatuur voorstelt.,
Uit de relatie tussen de Einsteincoéfficiénten en (III,67 en 68) kan

men afleiden:

[ee]
= 2 [as ¢ e
SL T 1 4+ ¢ f JV§V &Y & 1T + ¢ Bv(re) (III,69a)
o)
waarin
C., —hvo/(kTe)
=21

Vergelijk (III,69a) met (III,21a) : de eerste term in het rechterlid
stelt de verstrooiing voor, gewogen met de waarschijnlijkheid dat het
aangeslagen atoom stralend terugkeert naar de grondtoestand

-1 5
(1 + ¢) A~ AZ,]./ (Aa,]
emissie voor: de Planck funktie gewogen met de waarschijnlijkheid dat het

+ 021)) . De tweede term stelt de thermische

het aangeslagen atoom door een botsing terugkeert naar de grondtoe-
stand, Dat de bronfunktie zo netjes in een verstrooiingsbestanddeel en
een Planck's bestanddeel (bij T = Te) uiteenvalt, wordt duidelijk wan-
neer men let op de paren processen die zich bij een twee niveau atoom
kunnen afspelen: (tekening zie volgende pagina)

(1) foto excitatie + spontane emissie ” verstrooiing

(2) botsingsexcitatie + spontane emissie ™ thermische emissie

(3) foto excitatie + botsingsdeéxcitatie =~ zuivere absorptie

(4) botsingsexcitatie + botsingsdeéxcitatie: niet van direkt belang
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T o T R voor de wisselwerking stralingematerie
| - doch wel voor de bezettingsverhouding

P C N,,/N1 , en daarmee voor de bronfunctie
P i 2

o

» o ‘ Sy (zie hieronder).,

b ; i i

I ' ; i ' Is voor alle relevante diepten:

é K | A

o by 'y Y a) e << 1 dan gedraagt de 1lijn zich

als een verstrooiingslijn: de kern
wordt zwart (zie blz. iII,l{-G)°
b) ¢ >> 1 dan geldt LTE ,

(1) (2) (3) (&)

Veel resonantielijnen liggen tussen deze uitersten in, hetgeen kwalita-
tief het profiel van sterke lijnen uit het zonnespektrum verklaart (zie
figuur aan het ecind van § III,2.3.2.) .

Waar botsingsprocessen overheersen (dus o.a, ¢ >> 1) konmt NZ/N1

overeen met Boltzmonn bij T =T , want (II1,672) = C oMy = Coyliy,

met (IIT,68) blijkt juistheid van bewering., Aanschouwelijk duideldijlk:

bezetting ener@i@uivnau‘s in evenwicht met Maxwellse cnergieverdeling

der vrije elektronen, (III,69a) = 8y = (Te) . Kortom: waar bot-
singen overhcersen g  LTE , hangezien C21 Cs) Ne neemt ¢ snel

met de diepte in de steratmosfeer toe ™ op voldoende diepte heerst

Waar stralinpsprocessen overheersen kan zich allecen LTE instellen wan-
: r

neer v Jd a dv = B &

RS R VIRV VIRV

diepte in de atmosfeer voldaan,

dv . Ook aan deze voorwaarde is op grotere

Bij afwijkingen van LTE moeten voor het berekenen van een 1lijnprofiel
de vergelijking voor stralingstransport en de vergelijking voor
statistisch evenwicht (II I,)7) simultaan worden opgelost. De reden

is dat in (III,67) de gewiddelde monochromatische intensiteiten in

de spektrale 1ijn Jv optreden die uit de vergelijking voor stralings-
transport moeten worden gevonden. Omgekeerd heeft men voor de verge-
1ijkingen van stralingstransport voor de monochromatische optische
diepte Ty de extinctiecoé&fficient %v nodig, waarin de bezetting van
net onderniveau N optreedt (zie vergel.,IITI,64) en die moet weer uit
(IIX,67) komen. Ook & hangt van Nz/N1 af, al blijkt dat niet uit
IIT.6%9a, Aanschouwelijk is dit wel duidelijk: de emissieco&fficiént
jL hangt van N2 af,

In beginsel kan men meer dan twee energieniveaus (en eventueel ook
het continuum) meenemeny; men krijegt dan(i.p.ve III,67) een aantal
vergeli jkingen voor statistisch evenwicht: voor elk niveau in i Eén,
met links alle overgangen uit niveau i en rechts alle overgangen naar

niveau i



Opgave 10: Stel zo'n vergelijking voor niveau i op (niet moeilijkl).

Nu moeten alle vergelijkingen voor statistisch evenwicht en de transport-
vergelijkingen voor alle optredende spektrale lijnen en continua simultaan
worden opgelost. Voor de bezettingsverhouding Nu/Nz van twee niveaus u
en £ zijn nu niet alleen alle direkte overgangen tussen u en £ van belang,
maar ook de indirekte, via andere niveaus. Gedurende de laatste jaren zijn
voor grote computers programma’s ontwikkeld, waarmee de vergelijkingen
voor stralingstransport en voor statistisch evenwicht simultaan worden
opgelost voor atomen (ionen) tot ongeveer 10 discrete energieniveaus +
continuum toe.

Analoog aan het twee-niveau probleem kan de bezettingsverhouding Nu/NR

en de bronfunktie S Q)VOIgens LTE berekend worden indien:
2

L(u
1. de dominante direkte en/of indirekte processen tussen £ en u

botsingsprocessen ziin; en/of:

2 voor de belangrijkste stralingsprocessen geldt
= & R
[ 3.8 dv S B,(T,) @ dv

In de diepste delen van de atmosfeer is aan beide voorwaarden voldaan.,

In de hogere delen van de atmosfeer

wijken de bezettingen van de laagste
S energieniveaus het sterkste van LTE af,
onder meer omdat de energie-afstanden
AE tussen die niveaus onderling en van

elk van die niveaus naar het continuum

aanzienlijk groter zijn dan de middelbare

2

i

| 3

} energie van de electronen «-kTe.Daardoor
{ zijn de botsingsprocessen tussen de

; meeste van de niveaus relatief onbe-

v langrijk. Daarentegen zijn de niveaus

vlak bij de ionisatiegrens sterk gekoppeld door botzingsprocessen, zowel
onderling als met het continuum, onder meer omdat de energie-afstanden

AE < %- k¥ . De bezettingen van deze niveaus zullen daarom onderling

N
en met het continuum in LTE zijn. Bekijk tegen deze achtergrond opnieuw
de tabel op blz. TII, 18.

Fen belangrijk gevolg is dat de concentratie van het H ion, dat een
kleine "iopisatie'-energie (E = 0.75 eV) heeft, zelfs in relatief ijle
delen van de atmosfeer, nog in LTE is met de concentratie van de H atomen,
Volgens het bovenstaande zullen ook de bf=-continua uitgaande van hoge
energieniveaus in LTE =zijn. Uit de aard der zask mogen de ff-continua
met LTE berekend worden. Gevelg: het continue spectrum van de zon mag in
het zichtbare spektrale gebied en in het IR met LTE doorgerekend worden
(gebruikt in § 1I1.2.2.2.).
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Twee belangrijke klassen problemen kunnen nu worden aangepakt:

1 Gegeven een model i Te’ Pg’ Pe’ coesy als funktie van de diepte
in de atmosfeer. Men kan dan een aantal lijnprofielen en bf-
continua voor een bepaald atoom of ilon berekenen en met waarne-
mingen vergelijken,

2e Men kan in principe zelfs een NLTE modelatmosfeer in stralings-
evenwicht berekenen door simultane oplossing van de vergelijkingen
voor stralingstransport, voor stralingsevenwicht, voor hydrosta=-
tisch evenwicht en voor statistisch evenwicht. Met succes zijn
modellen berekend voor sterren van de spektrale typen late B,
vroege A, vroege Iy waarbij men de bezettingen van de onderste
drie of vier niveau's van H in principe niet, doch de hogere
niveau's wel in LTE laat zijn, zowel onderling als met geloniseerd
H., Indien nodig kan men ook vorming van I meerekenen (in LTE
met grondtoestand H).
Bij al deze berekeningen dienen de atoomconstanten voor de stra-
lende en de botsingsovergangen bekend te zijn (maar dat laat nog

wel wat te wensen over),

ITT.2.%. 3. Lijnverbreding

De energieniveau's gzijn niet onbegrensd scherp. Aangezien een
atoom door spontane emissieprocessen gedurende een beperkte tijd T in
een aangeslagen toestand verblijft, heeft zo'n niveau een onscherpte
A volgens de onzekerheidsrelatic van Heisenberg AE ¢ T x~ h ¢

natuurlijke 1lijnbreedte of stralingsdemping,

In astrofysica meestal belangrijker: druk- of botsingsverbreding: de

energieniveau's worden verschoven door botsingen met of stoorvelden
van naburige deeltjes (electronen, ionen, neutralc atomen).
Stralingsdemping en drukverbreding (bij elementen zwaarder dan helium)
geven voor ecen gemiddeld, als stilstaand gedacht, atoom aanleiding tot

een dempings-~ of Lorentzprofiel:

L/ (I1I,70)

¢ (V) =
(v = v )% (y/bm®

waarin de totale dempingsconstante y verkregen wordt door de dempings-

constanten voor de individuele verbredingsmechanismen op te tellen.
Bij botsingsverbredingen is v evenredig met de dichtheid van de storen-
de deeltjesy verder is y zwak afhankelijk van T en sterk afhankelijk

van de betreffende 1lijne



Sen sorencuprofiel heeft een smalle kern en wijde vleugelss

De benadering (III,70) voldoet goed voor de meeste lijnen, doch bij
de H en He lijnen, die zeer gevoelig zijn voor stoorvelden van
geladen deeitjes (Stark effect) zijn de profielfuncties anders.

Doppler=-verbreding: atomen zullen in de gezichtslijn verschillende

snelheden & hebben, diec doorgaans Gaussisch verdeeld zullen zijns

fractie atomen dN/N met snelheid tussen 5 en & + df :

2 2

b )

an 1 °

— o L TIT

N T e dg/go ( »71)

waarin go de middelbare snelheid in de gezichtslijn ise.

De dopplerverschuiving bedraagt %2 = %L = % 3y de dopplerbreedten

; . R o} o}
worden als volgt gedefinieerd:

AVp ) AAD ) 52
v A T e
(] (@]

(I11,72)

Wanncer de spectrale lijn bij stilstaande atomen volledig scherp zou

zijn, dan zou de profielfunctie zijn:

M
T LN
3 (AV) d(AV) = —m—— o d(av) (I11,73)
Vn AVp
In astrofysische omstandigheden
heeft ecen Doppler profiel een
brede kern en vrijwel geen vlieu-~
gels; cen Lorentzprofiel heeft Dopp?erﬁ'
profiel

een scherpe kern en lage doch

uitgebreide vleugels.

Opgave 12: Druk hele halfwaarde-

breedte van zuiver Dopplerpro- ///////'ﬁ “
LoréntzProfiel

fiel uit in AVD en van zuiver

Lorentzprofiel in Y e

Bij realistische niet-scherpe
spe : i.jnen n ey . ¢ s
pectrale lijnen moet men de schematisch, pijlen geven
profielfunctie voor stilstaande hele halfwaardebreecdte aan.

atomen "versmeren' met de gaussische verdeling van dopplerverschuivin
gen. (figuur tijdens college). Men krijgt, na enig herleiden en na ine-
voering van dimensieloze frequentie (of golflengte grootheden):

y = AV/AVD (integratie variabele) v = (v—vo) / AVD‘ (afstand

tot lijncentrum) e a = v / (4n AVD) :
+0 y2
. ] E r i
O i T (IIT,74)
a/ s 2 2
o Ev-y) + a

H(a,v), de z.g., Voigt funktie, numeriek te berekenen
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(formule ITI,74 niet onthouden, afleiding hoeft niet gekend te worden;
-

il

3(v) dis als volgt genormeerd j ¢(v) dv =1 , bij gevolg is

) s 00

3(v) = 3(v) / AVy

In astrofysische gevallen blijkt a = ; / Chn AVD) < 1, door-
gaans zelfs a << 1 , Gevolg: kern van Voigtprofiel is een Doppler-
profiecl, terwijl de vleugels de vlieugels van het Lorentzprofiel vol-
gen (ga dit na aan de hand van bovenstaande figuren en opgave 121!)
égvendién geldt dan H-(a, v) &L 1.voor v = o
\
2

0 | -y overgang bij ongeveer
log H(a,v) dopplerkern o e % dopplerbreedten van
lijnkern; l1lijnextinctie
U RN demoinms > coefficient is dan al
\ emglngul met paar orden van
= ] e VeaRhge & ‘“jL?; grootte af gevallen
~ TV
=3 ] T /
ga nal
oy | \
| | ) 1.: | Ve \)O
2 7 f——} Voo veem—
0 1 3 f vy

Conclusie: bij zwakke lijnen kan men het profiel door een dopplerpro-
fiel benaderen (geldt meestal niet voor H en de meeste He 1lijnen). Van
vlieugels begint men pas iets te merken bij sterke lijnen, met
, > 3
no = Xo/kc ~ 10 (in liincentrum) .,

Wat moet men voor H) invullen?
¢

PO
1=
Bij zuiver thermische verbreding: €, = VIZ%E (IZII,75a)

volgens de kinetische gastheorie R =8 , 31 x 107 erg k-q mol”1 ’

A = atoomgewicht.

Bij toepassing bleek dat de waargenomen dopplerkernen in spektrale
lijnen van zon en van vele sterren breder zijn dan door (III,?B, 74 en

75a) wordt voorspeld. Men heeft daarom turbulentie ingevoerd: onregel-

matige wervelingen in het gas waar de lijn wordt gevormd. De z.g. mi-

croturbulentie is ecen snelheidsveld van kleine, optisch dunne element-

Jes. Indien de turbulcnte snelheden weer gaussisch verdeeld zijn dan
geven thermische snelheden + microturbulentie samen weer een doppler-

kern in de protfielfunktie, nu met

PUSEE———— \

| 2RT 2 (IIT.75)
I3 - J e T

o \ A mt 272
waarin @ﬂt de middelbare snelheidscomponent van de microturbulentie

in de gezichtslijn is,
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Opgave 1%: Bereken go voor T = 5000 K , wvoor H (4 = 1) ,
Na (A = 2%3) en Ba (A = 137)
en wel a) voor gmt = 0 en

1 km secm1 .

i

b)  voor Bt

Opgave 1h: Geef aan hoe men uit spectra thermische en turbulente ver-

breding empirisch kan scheiden.,

Toepassing: Lijnverbredins als criterium over lichtsterkte L (of gra-

vitatieversnelling g ).
De breedte van Balmerlijnen van waterstof (géén Voigtprofielen!) zijn
door het Starkeffect zecer gevoelig voor de druk. Dit maakt het noge-
lijk om uit het spectrunm dwergen (hoge g, dus hoge druk) van reuzen
(lagerec g, dus lagere druk, zie blz, IIT,%3) te onderscheiden:
; de Balmerlijnen zijn in de dwerg het

lijnprofiel H v (schematisch) breesdste,

— T T T e Vraag: Waarom kan men allcen sterren
van dezelfde T .. (spectrale
o odo
reus klasse) direct vergeliijken?

Gevolg: men moet het lichtsterkte kri-
terium (bijv.: breedte van Hy) voor de
verschillende spectrale klassen afzon=-

derlijk ijken,

O S — .

ITT.2.3, 4., Dguivalente breedten, groeikrommen, abundanties

Het intensiteitsprofiel in

een spectrale 1ijn wordt

urgelijke OPpP. —~ "versmeerd' door de spoc-
L
c ‘\tts\\'\“= :3;<::ﬁ; N N trograaf, zoals het waar-
\\\ - S <: genomen profiel (==-) bre-
JQ / \\Q der en ondieper wordt dan
N\,
T \\\ het ware protfiel (-——) ,
A \\\_ Wanneer het spectrale
\\\\ scheidende vermogen klein
D ey SPYRISUNED SN - iy is, kan men het ware pro-
X Ao S T

fiel niet meer reconstrue-

=
>

ren, doch de totale in de
lijn verdwenen energiec = gearceerd oppervliak blijft behouden. Maat:

equivalente breedte WK (Minnaert), of

A 4o A 4o
o o

dA  (zon) (III,?6&)

]

I () - I.(p)
‘ ) - c A
[ dx<u) dA = j IC(“)

?‘\' e CO /)\. ws CO
0O o}

WK(N)
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of A+ A oo
Or' o L r ’
WA = f DK dA = J miuf_n_ dA (sterren) (III,76b)
) 0] e ¢
Ko—c ko o

Wij willen nu de equivalente breedte Wk(p) bereltenen voor een ver-
eenvoudigd model,
Ten lichtbundel met een conti-
nue spectrum I = B,(T )

) C /\4 O
valt door een homogene laag

1
waarin uitsluitend selectieve

met een temperatuur T, < TO .

{X, L = 1lijn~) extinctie en -emis-
LTE, dus 8; = B, (T,)
- A 1 wordt LTE sangenomen.

sle optreedt; in deze laag

Voorbeelden: 1, in laboratorium: lichtbundel door absorptievat;
2. astrofysisch: Schuster-Schwarzschild model: boven een
laag waarin alleen continue processen

optreden ligt een z.z. "omkerende laag'’,

le?lﬁ?ff}if’C“} 1\%k waarin uitsluitend selectieve processen
//%j;<;/// ;/:}/?:’ Lkb voorkomen, De intensiteit van uittreden-
g 7 ‘ ; de straling IK(Z) volgt direkt van
blz, III,9 en 10 :

T, A

.
) = By(T ) e By (1) (1 = e ) (IIT,77a)

extinctieco8ff., per deeltje in niveau i
- ~ 1

nea Kod
’ = 4 = N,7Z . H(e ]
met TL,K (A ) N 113 ~ = H(a,v) (III,77b)
Vi AN ¢
! D
- 4
== 8 (A)
it (vergelijk III,64 en 7h),
d TR = fy p% . H(a,v) = . Ha,v) , (III,77¢)
A L,A
fij waarin de lijn optreedt tussen de niveau's i en j ,
i ¥ _ N f.. de oscillatiesterkte, en %K en TL Ag zijn resp,

+J

de lijnextinctiecoéfficiént en de optluohe dikte van
de laag bij de centrale golfilengte Ao want

: . o A A - K ;
H(a,v) =« 1 voor = = 0 (voor kleine a),
T AA, T ey

Voor de relatieve lijninzakking volgt uit (III, 77a)
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L IC(Z) - IK(Z) i BK(TO) - BA(Tq)
AT I (%) N By (T ) ’
C O

d . de maximale diepte waartoe
max ° de 1lijn kan inzakken.

T,

(1 - e ¥ (IIX,78)

Samen met (III,76) geeft dit voor de equivalente breedte:

Mot

WK = dmax j g h=e

llc)ii

-T
LoA oy g (III,79)

Wij gaan nu na hoe het lijnprofiel en de equivalente breedte verande-

ren wanneer het effectieve aantal absorberende deeltjes Ni % fij

toeneemt.

log W

(i)Dopplertak

lijnprofielen ‘ groeikromme log T, 0 Ao

W, a, () NEZ

Het lijnprofiel en de grootte van WK hangt af van =~

LA
(1) zeer zwakke lijnen: << dus T << voor alle A° (III,78) -
e e e L e T L’AD B L,A T——
W Ymax t Ta TG o
st ()
ihs |
dk = dmaX ° TL,A e 3 (III,80)

want volgens § III.2.3:3%3.3 mag IK hier met een dopplerprofiel

worden benaderd. Bij deze zwakke lijnen neemt de uitzakking dk

overal evenredig met T4\ toe, dit geldt dus ook voor de equiva-
1Yo

lente breedte:

= 1 — [ _—

(IEL,79) " T Ynax LA = Ypax LA, ° e A}\D
2 nez
= d ° I\‘I.Zf. . e }\' o TTF

ma i 74 o
me
(111,81)

WK groeit dus evenredig aan met TL,KO , dus met Ni s 4 fij 5

het effectieve aantal absorberende atomen,

Vraag: welke vorm hebben de absorptielijnprofielen zelf?



(3)

ten

I1I,57

Dopplertak: helllng'1:1 in groeikromme: log WK tegen log mL,KO o

Zodra de optische dikte in de lijnkern T A in de buurt van 1
3

komt, groeit de lijninzakking minder snel dan evenredig met TL, A
4 |
o]
aan, Vervolgens komen wij in het gebled van:

verzadigde 1ijnen, met LA > 10 . De lijnkern wordt nu ''platge-
L1y o
drukt tegen de bronfunctie BX(Tﬂ)” ; de equivalente breedte
groeit nu slechts heel langzaam aan voor toenemende LA uit
o

bovenstaande figuur blijkt wel dat hier

»

| v ¢ a x P t b i 2
Wy w S AAD . SfmftOI 2 to?ﬂ{? (111,82)

e TR

afhankelijk van TL,KO o

Schouder in de groeikromme.
Vraag: welke vorm hebben absorptielijnprofielen in dit geval?

Deze toestand duurt zb6 lang totdat LA 26 groot is geworden
270 .
dat ontstaan:

lijnen met dempingsvleugels, >> 1 ( > 1000 bijv., zie tig.

T )

’/\’O

op blz., IIL,53), Terwijl er in de lijnkern niets verandert, groeit

de inzakking in de vlieupgels aan met toenemende T, A (of: toene=-

49 /g

mend aantal effectieve deeltjes Ni fij Z2 ). Voor A ver in de

vleugel, waar LA << 1 dis, groeit de inzakking dk weer even-
J, ST

redig uet Ni fij Z aan (zie opnicuw (IIIL,78)).

Bepaalt men door integratie Wy , dan vindt men (niet nagaan)

e e PSSO

j = \/ 'M_M . 4 : 1 / I/ i )
" dmax AAD Rt TL,AO - a (2) Unax \/Niiij]Y (111,83)

(a =v / (4n A VD) y Zzie bij formule III,7h),

Dempingstak van de groeikromme: W neemt evenredig met de wortel
2 & /\ g e e

uit het eifectieve aantal absorberende deeltjes toe (helling 1:2).

Wanneer wij een groeikromme construeren door log WK uit te zet-

tegen log (Ni fij Z) , dan zien wij dat de schouder omhoog gaat

wanneer d en/of &KD groter wordt gemaakt (zie formule (III,82)

max

en daarachter liggend principe.

log W
g Ty

Opgave 15: Leg dit kwali-
tatief en aanschouwelijk

grote d max en/of A uit, grbruik makend van
D

///’”dﬂ“ een figuur als op blz,
leine d max en/of Mg

‘56, links,




Dopplertals en schouder
pp

vallen voor verschillen-

de d en AA. toch ;
max D :
precies samen wanneer _ _~

W ’
A | -
men log ( —g———mmm— ) P
A\D J W ‘ A 8 =
| rd
uitzet tegen ! ////
i
i//' ’ ’
. . _ g ]
log ( T e TL7)\‘O> A .
% > log (X/nn qu )
S qerae Ty O e )‘o
= Llog ( NfZ o e —_— ),

zoals uit de vergelijkingen (III,81 en 82) direkt blijkt.

Dan blijft echter de dempingstak eerder inzetten naarmate a (of v)
groter is,., = Zie formule (III,83).

Opgave 16: Leg dit ook kwalitatief uit,

In de praktijlzt kent men dmax en AKD niet wanneer men met een
groeikromme~analyse begint. Men schrijft 4A, = %9 Ay 3 voor zeer

zwakke lijnen volgt uit (IIL,81):

5
n .

W = d — 7, o N = X T |

\]}\'/7\-0 dnl[lx ° ]nca ° ° >\‘O ° iij ° i (I]—I,8Lra)

Men krijgt nu een empirische grocikromme door de uit de waarnemingen

W
i A . ; )
bepaalde log ( . ) uit te zetten tegen log X = log (d eooe N.),
e A max -1
deze abscis bevat fysische parameters (fij) en parameters over de
lijnvormende laag (d - T,%,N,) die nog moeten worden aangepast.
® max - =

Daartoe drukken wij eerst de concentratie van de deeltjes in het ni-

veau 1 uit in de totale concentratie van deeltjes van element E

N n N 5
N - Kkyd i N
i o N oL ° N, T
i kyd B
¥ :
Boltzmann: ‘met Saha (k = ionisatietrap)
_ ., 5040
e T,
(¢:) g, 10
i

(Vergel. blz, III,16 en 19 , X4 is de excitatie-energie van

niveau i in V) . Hergroepering en logarithmeneming geett:

o 501
log X = 1log C + log (gi fij Ko) =Yg g%ig (IT1,84b)

1
Vergelijking van bovenstaande formules leert: C is evenredig met

d
max

, met Z , met X Nk i / NF en met NE ¢ C hangt dus af van de
i 77 ;
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de toestand en de dikte van de 1ijnvormende laag en is bovendien even-

rédig met NE « De tweede term hangt alleen van de lijnconstanten 8; 1

fij en KO af, de derde term uitsluitend van de excitatiepotentiaal
van het onderste energieniveau en de temperatuur van de laag.,

Bij de constructie van een empirische groeikromme zet men eerst voor

lijnen één element in één ionisatietrap log WA/K) uit tegen
5040
e
de punten zo min mogelijk spreiden om een gemiddelde vloeiende kromme

log X = log C = log (gfA) - X4 en men past T =zbdanig aan dat
(een praktische methode: zie uitweiding aan eind van deze paragraaf).,
De eis dat log (WK/K) = log C voor zeer zwakke lijnen levert C , en

dearmee de concentratie NE .

Opmerking:

Wanneer wij groeikrommen uit sterspektra willen afleiden, moeten wij

het hierboven gebruikte model van de '"omkerende" lijnvormende laag

verfijnen, Dan moet rekening worden gehouden met:

T. De lagen waarin de lijnen en de laag waarin het continue spektrum
gevormd worden overlappen elkaar., Het gevolg is dat de rol die fk

in bovenstaande afleiding speelt overgenomen wordt door de verhou-

ding
. _ . . . _ L
i [K 7 k ~ en de rol,van N, door Ap N, 7 Ny
(mededelingen)

2. In plaats van twee waarden voor de bronfunktie By (To) en By (Tq)
hebben wij in een atmosfeer met cen geleidelijk met de diepte toe-~

nemende bronfunktie te maken., Gevolg: d , volgens (III,78) het

max
relatieve verschil van de bronfunktie in de l1ijnvormende laag met
de bronfunktie in de continulm-vormende laag, moet worden vervangen
door de relatieve toeneming van de bronfunktie met de diepte.

Wanneer de lijnen van één element in niet al te verschillende diepten

van de atmosfeer worden gevormd heeft het zin een gemiddelde excitatie~

temperatuur Tex in te voeren, zodat de uitdrukking voor de abscis

o

van de groeikromme wordt

log ¥ = 1log C + log (gi fij KO) = %y e é%ﬂg (II1,8ke)
ex

Hierin is C rechtevenredig met AE = NE / Ny . C / Ap moet uit het
model worden berckend (hangt vooral af van gemiddelde waarden < T >
en <P > en van de temperatuursgradiént; C varieert maar heel

langzaam met KO) .
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Overzicht:

‘model enkele lagag modelatmosfeer

r |

minimale spreiding ven punten . .= ’ | <T, >
- , e
O L | Aoty
e (7 dichtheid) !
| t'.ag "ji’.‘_f ! e e ' ! -
e AKD.of € | AKD of €
’ i ,
t ! N
\ s C = N | @ = &, 5=t
T S - | 5= R
L !
é_./” = et
\ (schematisch) log X

Resultaten te verkrijgen uit groeikromme-analyse:

Vergelijking van de hoogte van de schouder van de empirische groei-
kromme met die van een theoretische groeikromme levert de middelbare
snelheid van de atomen in de gezichtslijn go . Wanneer men gelijk
stelt T . =T dan blijkt €

kin ex 20
zijn dan men op grond van zuiver thermische snelheden zou verwachten.,

vrijwel steeds duidelijk groter te

Dit gaf aanleiding tot het invoeren van microturbulentie, zie eind

8 1ll.2.3.%: Men windt gmt'x 1T km s~ bij de zon, bij sommige ster-

o ) -1
ren zelfs vele km s @

Uit de ligsine van de dempingstak volgt via de vergelijking met

een theoretische groeikromme een waarde voor a
V. vV E c
A D 0o /

dempingsconstanten diec in goede overeenstemming met de verwachte druk-

v / (b A vD) , en

met = Y » Voor de zon en een aantal sterren vond men

verbreding (ongeveer 10x stralingsdemping). Uit v kan de concentratie

L5
N van de storende deeltjes worden afgeleid,

Abundanties

Hoewel men uiteindelijk streeft naar gedetailleerde interpretatie van

lijnprofielen (met NLTE effekten enz.) zijn de meeste astrofysische
abundanties tot dusverre bepaald uit groeikromme-analyses met ecen LTE-
theorie. Daarbij is gebleken dat de zon en de overgrote meerderheid

van de sterren dezelfde chemische samenstelling hebben:

grotendeels H ,

1 3 2} 1e o - N ~
Vreg veel He : Ay =Np / N§4~ 0.1, B .
ietEVC,WN‘eme H Aclx 5 x 10 7, AN ~ 1 x 10 7, Ab'x 1T x 10
overige elementen zoer schaars: totaal ongeveer 1 x 107 (belang-

rijkst zijn Si, Mg, Fe, Xe).
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Slechts bij enkele typen sterren vindt men opvallende afwijkingen: zo
blijken zeer oude sterren (z.g. populatic II sterren) "metaalarm" te
zijn: zware elementen zijn 10 tot 100 maal schaarser dan in de zone

Deze gegevens zijn van groot belang voor een beter inzicht in de ont-

wikkeling van de sterren en van het melkwegstelsel,

Groeikrommen van bronnen met emissielijnen: in laboratoria: vliammen,

bogen, schokbuizen; in de astrofysica: emissienevels (nootdstuk IV),
flitsspektrum van chromosfeer (blz., III,20). Theorie en analyse ver-
loopt analoog zan die van absorptielijnen, het enige verschil is dat
‘) Tq > TO , waardoor lijn=-
A 1 kernen nu verzadigen te-

X 3 B. ]
gen BA<T1) > BK( o) "

| Vergelijk nevenstaande

figuur met de correspon-

e e B\ (To) derende figuur op blz.
O s SN A NS x.n B e L S III, 56 .

Uitweiding: FEen praktische aanpak voor de constructie van empirische

groeikrommen (door te lemen en te gebruiken bij practicumproef).
Het effectieve acntal deeltjes verantwoordelijk voor de vorming van de
verschillende spektrale lijnen van één element in één ilonisatietoe-
stand loopt sterk uiteen: (:)

W e f
Ng g fij x 10" "dY%x , met B__
is van &én gemiddelde excitatietemperatuur kunnen wij voor alle be=~

i

= I ‘ 1 ~ -
5040 / Tgx . Wanneer er sprake

z

schikbare lijnen van één ionisatietoestand van één element &én (al dan

niet volledige) groeikromne construeren., Aan de natuurkunde ontlenen

wij de grootheden A o,y X., T en in het sterspektrum meten wij W
o! i i’ . A

iJ
De energietermen zijn gesplitst in
fijnstruktuurniveau's - de verzame-

;“ ling spektrale lijnen die tussen

i " alle niveau's van twee termen moge-
1lijk zijn, heet een multiplet

,b: C o4 f ; (Struktuur der Materie § 3G, I).

" Spreiding in golflengtce van enkele

/ ) (simpele atomen, bijv. Na) tot

meer dan 100 i (complexe atomen,

Fe)., De excitatie-energieen Xy van

e de niveau's in de laagste term ver-
l e TR g s | schillen heel weinig (paar honderd-
| . ‘ »

' ST SR S sten van 1 eV) - zij mogen door &én

gemiddelde waarde worden benaderd,

Ias
'
4

|




o

log

Wa
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De constructie van de empirische groeikromme verloopt nu als volgt.
Zet in één figuur log (WK/A) uit tegen log (g f A) ; alle lijnen
van &&n multiplet leveren &én stukje groeikromme, zie figuur stukjes
(1), (2), enz. Spreiding van de punten t.g.v. onnauwkeurigheden in
WK en in T .

A= log X - log gf) = log C =~
-9 ex o Xi

theorie dopplertak
P

log C

fople=)= Tog
og(5 g x

0 Xi(eV)

W

Schuif alle stukken van de verschillende multipletten aaneen tot
één vloeiende kromme ~ (gedeelte van) groeikromme,
De noodzakelijke verschuiving A t.o.v. de rechte log (WK/K) = log X

voor zeer zwakke 1lijnen geeft voor elk multiplet, volgens (III, 8k4c)

A = log X = log (g £ A) = ZlogC - Xy oy

Zet voor alle multipletten de gevonden verschuivingen 4 uit tegen

X, 3 pas een rechte aan : helling ~ 0 = 5040 / T = de exci-
3 ex ex

tatietemperatuur. Snijpunt van rechte net Xi =0 ™ log C , Uit een

model kan men log (C/AF) berekenen; samen geeft dit: relatieve abun-

dantie AE = NE s NH van het element.

ITT.2.%.5. ©Snelheidsvelden en magnetische velden.

De component van het snelheidsveld in de gezichtslijin wordt
zichtbaar door het Doppler eifect:
Vo=V A= A v
0 o) r

Vv = by = e
(@]

Voor radiéle snelheden van sterren als geheel verwijzen wij naar

hoofdstuk V . Hier bekijken wij alleen de snelheidsvelden in de indi-

viduele sterren zelf,
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Macroturbulentie: Wanneer men het spektrum van de zon opneemt bij een

goede kwaliteit van het zonsbeeld, dan zict men "kronkellijnen''.
Blijkbaar correspondeert een bocht naar lange golflengten met een ge-
bied op de zon waar de lijn-vormende lazg naar beneden bewcegt (+) .

De snelheden variéren van enkele tien-

;
Y e o e — D) , , -
) den tot enkele km s L s de grootte van

+ /A
allt | ) TSR &§ van de gebieden van

.

N S e S |

{ een half tot een paar duizend km, Het
\}

{
)

spleet spektrum =3 A

patroon wisselt met de tijd. Gevolg van

oscillaties, granulatie en supergranu-
latie (§ III.2.2.5b) .

Men spreekt van macrcturbulentic indien de elementen in het snelheids-

veld aanzienlijk groter zijn dan de dikte van de lijnvormende laag.,
Wordt macroturbulentie slechts gedeeltelijk opgelost (zon) of in het
geheel niet (sterren), dan ontstaan verbrede spektrale lijnen. Verge-

1lijking tussen micro-~ en macroturbulentie:

microturbulentie macroturbulentie

laag

dikte =3 IO S, q, @ s ) B
e O DO e,
liinvormende L ©osas2e6% e

' © c60 6% 8o

- diam, elem. << L, elem, optisch |- diam, elem. >> L, elem. optisch

dun dik

- lijnextinctie coétiiciént L(A) - lijnextinctie coéfficignt niet
wordt verbreed verbreed, doch verschoven in

golflengte

Gevolg voor sterke lijnen (op schouder- of dempingstuk groeikromme):

~ kernen blijven even diep, W) -~ Wy verandert niet, dus kernen
neemt toe met toenemende worden minder diep met toene-
. v o, mende Vv
micro macro

Rotatie van sterren.

Rotatieas PM in viak yz , 2z naar waarnemer gericht, hellingshoek i,

=0
y
2 R -
p e , = &\ |
. | - {
’ l |
rand rand
R & . o
Y Pad
apoe AN = o) sin i
¢
aanzicﬁt ster
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snelheid aan equator v . Men kan aantonen dat strookjes op de ster-

s
X s .
= , v sin i t.,o.v, de
R

schijf // y~as (gearceerd) dezeltde snelheid
waarnemer hebben,

Wanneer de snelheid v sinyi de thermische + turbulente snelheden
flink overtreft, ontstaaaniepe komvormige lijnen, met een totale
breedte AA = A, (v/c) . sin i . Door vergelijking van waargenomen
profielen met profielen berekend voor verschillende waarden van

v sin 1 kan men v sin i Tbepalen, met een nauwkeurigheid van onge-
veer 25 km 5_1 . Door aan te nemen dat de hellingshoeken i toeval-
lig verdeeld zijn, kan men het materiaal statistisch bewerken, Men

vindt dan een opvallend verband tussen v en het spektrale type:

B : v = 200 - 250 km s-1
s - 1
o e = S00 langs hoofdreeks in HRD ,
r 25 ~ 100 L
G, K, M : < 25

Interpretatic: dat jonge sterren gemiddeld snel roteren is te begrij-

pen: sterren vormen zich uit samentrekkende wolken in een turbulent
medium, Het feit dat oudere sterren met een convectiezone langzaam ro-
teren, suggercert de volgende hypothese: deze sterren hebben corona's,
de sterrewind sleept magnetische velden mee, die echter ook met de
ster verbonden blijven, en door de rotatie van de ster worden meegeno-
men, Via deze magnetische velden vindt overdracht plaats van impuls-
moment van de ster op de materie die de ster omringt. De volgende ge-
gevens stemmen goed met deze hypothese overeen:
Stopt men het impulsmoment van het gehele planetenstelsel in zon, dan
zou deze een rotatiesnelheid van %00 in plaats van 2 km sec_/I hebben!
Bovendien: contraherende sterren die vlak bij de hoofdreeks zijn geko=
men (T Tauristerren, § II.7.6) hebben inderdaad hogere rotatiesnelhe=~
den dan de hoofdreckssterren,

Het dopplereftfekt is ook van groot belang bij het onderzoek van

. polarisatie:
veranderlijke sterren (9 III,3.2).

geen i B =0
o s |
. |
Magnetische velden kunnen worden vt ‘
| lin. 1'ﬂ ‘ H
gemeten met het Zeeman-effekt: n ] -
s . . 4ﬁ‘$ &
wanncer de lichtbron zich in een )
magnetisch veld bevindt splitsen de ellipt. z a % Hycheef
meeste spektrale Jijnen in een aan- g,' ~
: el
tal komponenten (zie Struktuur der q ;
T , circ, i o H//
Materie ¢ 3D en 3B en § I.2.3.2), J ;

De lijnen die in drie komponenten E) !3



M

111,65

splitsen zijn het meééf geschikt voor meting. Wanneer H | gezichts-

lijn, dan zijn er twece symmetrisch verschoven komponenten (u) en een

cmvergeschoven komponent (m), Wanncer E // gezichtslijn, dan zijn er

alleen de twee symmetrisch verschoven komponenten,

De verschuivingen zijn evenredig met H; de evenredigheidsconstante

hangt van de 1lijn af en die is bekend uit de natuurkunde. De oriénta-
-

tie van H t.o.v, de waarnemer kan worden gevonden uit ¢de intensi-

teitsverhoudingen en de polarisatie van de komponenten (korte toelich=

ting op het college),

Toepassingen: zon (8 III.4), magnetische sterren (§ III.3).

ITI.3. Sterren

IIT.3.17. Klassificatie van sterren; het lichtsterkte-temperatuur

diagram

In deze paragraaf vatten wij een aantal inzichten en begrippen
uit delen I en II van het college Algemene Sterrekunde samen en ronden
die af met in dit hoofdstuk III verworven inzichten,

In § I.2.2.3 is het Hertzsprung-Russell diagram (HRD) en het
kleur-helderheidsdiagram (KHD) ingevoerd om sterren twee~-dimensionaal
te ordenen. Deze diagrammen kunnen in verband worden gebracht met het

lichtsterkte~effectieve temperatuurdiagram (LID), waarvan in hoofdstuk

IT intensiet gebruik is gemaakt. log 1
o}
i . of
M bijv.
X 9
Mv M$01
HRD l KHD l 17D
A A ' i \ i L
i M
¢ B a & @ £ M Kleurindex, bijve B=V —3 €— log Teff
S ~
p P

De lichtsterkte I o de totale energie door de ster per tijdseenheid

uitgestraald (geproduceerd); de effectieve temperatuur is een

T
eff
maat voor de energieflux door het steropperviak per oppervlakte-cen-

heid, De straal R van de ster levert het verband tussen L en T

eff
velgens
b ow R 4 (III,85)
T - A \"‘ R I > =
L = 4 71t R o feff IT,05
EA———
7wk (0)

Uit Hoofdstuk II weten wij dat L, R en ¥ volledig 2ijn bepaald wan-

eff
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neer van de ster bekend zijn: de massa en de chemische samenstelling

als functie van de afstand tot het middelpunt van de ster.

yit (III,85) volgt

L 5 ® i “Ii. .
log 7 = - hilog T pp + b log T ,p + 2 108 (II11,86)
@ M s s s B @
o 15905

of, met de absolute bolometrische magnitude Mbol = L,72 - 2,5 log %L
(vergel. IIL,91) : ©
M - M _® 4+ 10 1og T ,.° - 5 log £ _ 10 log T (I11,86Db)

hol bol & “eEf >R eff 1

I n ©
+4¢72 +37a62

In het LTD ontstaat een schaar evenwijdige rechten met R/R@ als
parameter - zie dunne getrokiken lijnen in onderstaande figuur . Trans=

formatie van lijnen van gelijke R/R@ naar HRD of KHD levert een

schaar wat verbopen krommen op. Het is belangrijk de theoretische

waarden voor R/Rg te vergelijken met empirisch bepaalde diameters
(interferometrisch, uit bedekkingsveranderlijken (hoofdstuk V) of uit

sterbedekkingen door maan) .

-5 |
biI
OJ W
+5 |l
witte %
1 dwergen
100
+10}- ol
Ji,@
. S voor
BO B5 GO KO MO femnn B VD
+151,.1 I | H \ i b - hoofdreek§
L,5 b,0 365
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Massa's., Uit waarnemingen van een aantal dubbelsterren kan men de mas-
sa van de componenten bepalen (% V.l.2.4): uit de resultaten komt een
massa-lichtsterkte relatiec te voorschijn (8§ IL.5.1) ¢ JZ(MbOl) , die
voor de hoofdr%eks en voor reuzen geldt, doch bijv., niet voor witte
dwergen, In de:figuur op -de " varige bladzijde zijn lijnen van gelijke
massa, uitgedrukt in J%@ , als dunne streeplijnen sangegeven. Met de
theorie van stercvolutie kunnen wij deze min of meer horizontale 1ijn-
stukjes begrijpen voor ~4Z >>J4; ¢ het zijn stukken van evolutiesporen
(8 11.8.2). Ook is het duidelijk dat de witte dwergen sterk afwijken
van het wk%Mbql) verband van de hoofdreeks,

2
Gravitatieversnelling g = GM/R” : ten gevolge van kleine variatie van

u% met L/L@ lopen de lijnen van gelijke g vrijwel evenwijdig met

lijnen van gelijke R din het LTD (slechts iets steiler, ga nal) .
.

Globaal: g neemt in LTD toe van rechter bovenhoek naar linker benc-

denhoek van ITD (kwalitatief omvat dit ook de witte dwergen, ga nal) .

Samengevat: Beschrijving van ster volgens {Teff’L} kan worden omge~

zet in {Toff’g} en omgekeerd,

Alle waargenomen karakteristieken van een ster, vervat in het
verlcop van de uilttredende flux met de golflengte, FK(O)’ met inbegrip
van de profielen van spektrale 1ijnen, kunnen in principe uit een
modelatmosfeer worden berciend., Wij zagen in § III.2.,2.4 (III,2.2.5)
dat een mocelatmosfeer volledig is bepaald door

B
1) feff ! >
2) versnelling zwaartcljracht g = GM/R™ ,
3) abundantie van He cn cventueel de abundanties van die "metalen",
die merkbaar bijdragen tot de produktie van vrije elektronen.,
Voor de berekening van lijnprofielen is bovendien de abundantie van
het betreffende elewent nodig. In § I1I,2,%.4 vermeldden wij al dat
de chemische samenstellingen van de atmosferen van verreweg de meeste
sterren binnen de nauwkeurigheid van de analyse aan elkaar gelijk
zijn., Wij nemen voorlopig aan: chemische samenstelling van alle ster-

atmosferen gelijk,

Wij zagen in ¢ III.2.2.4c dat:
To T(Tm) hangt sterk van T\ff, doch vrijwel niet van g af.

2, P (Tm) en PO<Tm) hangen sterk van g doch in veel mindere mate van
Ty 5 srerx £

Teff af Pg(Tm‘z 2/3) ruwweg evenredig met g . Dus: criterium voor

» < criteriuwm voor P of Po o

2

(

De continue extinctiecodfficiént ley én de lijnextinctiecoéffici-
enten hangen sterk af van T (via Boltzmann en Saha) en in veel minde-

re mate van de druk (via zwakkere PC afhankelijkheid, alleen in Saha).
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Gevolgen: 1) het erloop van FK(O)’ zowel in het continuum

als in het lijnenspectrum, hangt sterk van Teff en weinig van g af
(Fk(o)lw een door (kk+fk) gemoditiceerde Planckkromme'),
2) Voor druk- of g criteria mocten wij letten op geschikte
details in het spectrun,
Tegen deze achtergrond geven wij nu een overzicht van T- en van

recriteria.

D

a, Direkte bepaling van Teff lukt alleen voor zon en zeer beperkt

aantal sterren, Uit betrouwbare metingen moet kunnen worden afge-

leid:
P

. D 5
1. de totale flux =f = nF , R7/p~ = L/(Mnrd) (formule III,9 en

85) ofwel de schijnbare (vergel, I1I,87c), gemeten bui~

Mpo1
ten, o goed gecorrigeerd voor extinctie door, aardse dampkring;

2., de afstand r (trigoniometrische parallax).

5. de straal R (interferometrisch, uit bedekkingsveranderlijken).

(Haal formules III,85, 86 en 87c bij elkaar).

Voor alle cverige sterren kan men Teff alleen vaststellen door of

in kwantitaticef onderzoek een deel van het spectrunm FK(O) te ver-

gelijken met FA(O) berekend uit theoretische modellen, Jof door

het meten ol schatten van bepaalde criteria die dan uiteindelijk

ged jkt

toch weer met fundamenteel bepaalde of theorctische Teff

moeten worden,

b, Teff uit kieurindices

Verband tussen een schijnbare magnitude m, en F\ , R (straal) en
p 2

r (atstand) van de ster:

mx = Corpt,l - 2,5 log an (111787a)
3 f f
I I _— .
alspraak | buiten aardatmosfeer' ontvangen
! monochromatische filuk Ty o
: vergelijk (IIL,9)
i I -
door detcctor op aarde geregistreerde
flux,
¢ of:
: ; - oo r
m = const, -~ 5 log R+ 5 logr - 2.5 log J FK . GX N . dA

9
C
(III,&?b)
Gv 5 is de gevocligheidskromme voor de combinatie x van detector
LS. 9

(totografische plaat of fotocel), filters en aardse dampkring.



Definitie kileurindex Anm
My

A - - QQ
bmkq,K? = mkq mx? ’ (III,88a)

met piekgoltflengten K1 < A, (tekenatspraak).,

Uit (IIL,87b) volgt:

2

{F) kT/] A‘ d}\,
A, = const.g ~ 2.5 log ‘w=i——t (I11,88b)
Ay 5
" JEy Gp 9
¢ -9
Uit de kleurindex
—— hetere ster zijn R en =
weggevallen: tem=
fx Al peratuurcriterium
\ /// dat heel weinig

van g afhangt.

\A/\\_

Goede oefening:

[ e
\J : beredeneer dat uit
/Jfﬁpﬂ V\p\\\\\ m———

tekenafspraak in

orpr - ¢
| [ \ (ITI,88a) volgt
\\ l ///r

|
' | G dat alle kleur-
G1 G bol . .
-y I | 26\ indices Am
A Ao
| i toenemen met afne-
1 | ;
GK l T mende feff o
T \ Voorbeelden: veel
2
X gebrulkte fotome-
1

trische systenmen,

1., veel gebruikt fotografisch systeem:

fotogratische magnitude mfot : Amﬁ” = 4300 ] (blauwviolet ge-
e - voelige platen)
Toto-visuele magnitude m_. = 5400 2 (op platen ook
vis max . = i
e gecvoelig in geel, + kleurtilter)
= kleurindex CI =m, , - m_. (CI van colour index)
fot vis

3

i %500 & (UV)
- 4350 8 (blue)
5550 2 (vis suall)

7 kleurindices B~V en U=-B (U-V wordt vrlgwci niet gebruikt)

2, veel gebruikt foto-elektrisch systeem:
MuK

1C<.X

<1UJC§
I

Il

Opmerking: mose en V  zijn vrijwel aan elkaar gelijk. De constan-
ten in (IIL,88) worden vastgelegd door een aantal standaardsterren,
waarvoor men zo goed mogelijk samenhangende visuele magnituden heef't
afgesproken, De overige magnitudeschalen worden daarmee verbonden
door de (willekeurige) eis dat alle magnituden aan elkaar gelijk zijn

zijn voor AC-sterren, Dus: Amkq’xa = 0 voor AO sterren,
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De bolometrische magnitude wordt gedefinieerd voor een detec-~

m
bol
tor met een gelijke gevoelipgheid voor alle golflengten, buiten de

dampkring van de aarde, dus met constant, Uit III,85 en

87b volgt

Sl =

=
=
i

const,), + 5 7 - 2,5 log L =
bol onst )5 5 log r 2.5 log

it

(const.)q + 5 log r -5 log R =~ 10 log T (II1,87c)

eff

Voor sterren waarbij het belangrijkste deel van de fluxkromme FA in
het optische venster van de aardatmosfeer valt (zichtbaar, nabij IR)
kan men My o redelijk betrouwbaar bepalen uit fluxmetingen op aarde
door corrcctie voor de extinctie in de aardatmosfeer (voor

4000 < Teff S 6000 K & sterren als zon of wat koeler),

De bolometrische correctic BC dis een wat bijzondere 'kleuri'index:

, “ R
BC = a - m 1 (111,89)
e R
De tegenafspraak bij (III,88) faalt hier, zodat sormigen de BC tegen-
gesteld definicdren., Ga na, dat BC(Teff) een winimum zal vertonen,
Men definieert nu de constante in de Mo schaal door te eisen:

BC 2 0 ., (Daar komt uit: BC = O wvoor T .= 6600 K , een F5 ster).
De bolometrische correctiec verbindt de ordinaat van het LTD diagram

M . met de ordinaat M voor het HRD .,
bol v _J
BC Herinnering: onder een absolute mag-
T nitude MX verstaan wij de wmagnitu-
de dic de ster kan hebben op een af-
\
\ / .
\ / stand van 10 parsec (dus met paral-
\ // lax p = O%1) .
P (III,86b) -
H/,/ M- m = 5~5logr (in parsec) =
“‘ m = 5 g 5 3 ]
T = 5 + 5 log p (in boogsec.)
6600 ef f—> .
(I11,90)
Uit de definitie en schaalconstante van mbol volgt:
Mbol = 4,72 - 2,5 log (L/L@) (I11,91)
3% -1
met L = 3,9 % 10 erg o 8, Daarmee is de relatic tussen de

®
voor LID gebruikte ordinaten vastgelegd,

Lastige complicatic bij (veeclisleuren) fotometrie: extinctie en rood-

verkleurd

(=)

g deoor dnterstellair stof,
Uitwelding: dit treedt vooral op bij ver verwlijderde sterren die

dicht bij het melhkwegvliek staan; meer hierover in hootfdstuk IV.
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Men definicert kleurexcessen als volgt:

kleurexces = gemeten kle ndex - echte kleurindex, bijve:

B = (B-V) - (B-V) , (I11,92)

B~V gemeten intrinsiek
De intrinsicke kleurindex kan men alleen schatten uit cen extra cri-
terium, bijv. de spektrale klasse., Reden om een meer-dan-twee lkleuren
fotometrie op te.ﬁetten: aangezien men de relaties tussen de verschil-
lende Kkleurindices voor niet-verkleurde sterren kent, vallen verkleur-
de (dus ook verzwakte) sterren direkt op. Door cenzelide golflengte-
afhankelijkheid in de verzwakking aan te nemen, kan men trachten de

gemeten helderheden en kleurindices te corrigeren,

LS -

Teff uit spektrale klassificatie

De van fotografische spektra geschatte spektrale klassen vormen
in de eerste plaats een temperatuurrecks: door de reeks o, B, 4, I,
G, K, M (eventueel met decimale onderverdeling) neemt Teff monotoon
alc Wij lichten dit met enkele voorbeelden toe: wij bekijken de
atoon~ en ionspektra van een element & , totale deeltjesdichtheid
NE ; deeltjesdichtheid ionen trap i I yyyys

. L >
in ko= aangeslagen toestand n. K A :
! -

}_I

°
o

totale dichtheid ionen in trap

i
N. = Yn.. , In de hierna vo olgende .
i ; i,k k n.
l\: Y 1,k

figuur stelt de eerstvolgende strook

de met Saha (III,26) berckende relatie-
Ve concentratics van de ionen N./NE
i

voor., Merk op dat bij cen combinatie

(T,» ) hoogstens twee opeenvolgende

e s

lonisatietrappen gelijktijdig optreden O ‘ni 0
9

0
v

De ligging wvan Ni/NT als #(T) ordt bepaald door de ionisatic-
s 2 B on = 2 : G N o ,‘ e {
potentialen Si.q ©en ey (bij NO/NE : alleen door go) , en ook

door PO o Het aantal ionen in de grondtoestand ni o is vrijwel ge-
> 9

1lijk aan het totale aantal ionen, totdat de volgende ionisatie inzet,
want dan neemt de bezetting van de aangeslagen niveaux toe., De top van

de bezetting van een aangeslagen niveau /NE ligt bij een tempe-

i
i,k
ratuur waarbij het element zich al voor een belangrijk deel in de vol-

gende ionisatietoestand (i+1) bevindt., De vorm van n. ./NE hangt,

Lyk" K
via de wet van Boltzmann vooral af van de excitatiepotentiaal Xi T
. ’ o
Voorbeelden: Ca (eo = 6,11 eV , gq = 11,87 V)

- 5 5 - - : . +
Ca IT , H en K lijnen (3934 cn 3948 R) (uit het grondniveau van Ca ):
worden zichtbaar bij AO » nemen toe in sterkte door typen T en G ,
nenen weer af van K 7 M | Verklaring: vodér A is Ca tweevoudig
. o}

geioniscerd, Bij M is Ca neutraal,




III,72

; 1\2/NE
b €NZye
olecuul- —
vorming 1o
0
N —
] na,o/ E
bezetting
grondniveau
l |
0 | | T 5
~ | |
( 10 i ‘ i bozetting kL2
bijv aangeslagen niveau
! N i N
%O,k/ E 3n1,k/ E (niet op schaal)
O N

Ca I 4226 R (uit grondniveau neutraal Ce): verschijnt zwak bij spek-

-

trale type I, neemt zecr sterk toe door X 7™ M ,

Balmerlijnen H (XO g = 1095 eV, o = 13,60 eV) : max. bij A3,
nemen a% door B ™ 0 omdat H zeer sterk geloniscerd
wordt, nemen at door F = G = K — M omdat de bezetting
van het aangeslagen niveau sterk atneenmt,

Wanneer cen element geheel neutraal is neemt bij afnemende tempera-

tuur de molecuulvorming met abundante elementen (H,0 vooral) +toe.

‘ E . . * B - 0 - L4
Schematisch overzicht: ( betekent: liinen tussen aangeslagen ni-

veaux)

“vroeg! Maat!
ey ey
o) B A r G X M
,_,—//// T3 . T e, s
L s La]%er e i
‘‘‘‘‘ ~ E !
IT e He™ = T ] tmeest opvallende
IIT « 0*. 8% - 11 II <% "metalen" -—-—————=s 1 | kenmerken
cot e i
roleculen K
blauwwit wit geel rood < kleur ster
30 000 10 000 6 000 L 000 e T (ongeveer)

et't
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Opgaven:

17. Waarom zijn Ca II , H en K lijnen in B-sterren verdwenen, terwijl
de Balmerlijnen van H nog steeds goed zichtbaar zijn? (twee re-
denen!j

18, Waarom is He I 4u71 & Xy, = 20.87 eV ¢ = 24.,58) in A sterren
verdwenen, terwijl de Balmerlijnen daar juist zeer sterk zijn?

19. Een 1ijn treedt op in G sterren, neemt voortdurend in sterkte toe
tot K5 en neemt daarna weer af. Wat voor een soort lijn zou dat

kunnen zijn?

II1.3.1.2, Druk-, of g-, of lichtsterkteklassificatic (LC = luminosity
clasp)

a., Uit de brecdte (of: sterkte) van Balmerlijnen - HY , zie § I1T.2+%3:3,

Doorgaans schatting Op oog van fotografische spektra, maar objektieve
meting van equivalente breedte WK is mogelijk. Goed criterium voor
B, A, T sterren (waarom niet voor andere?) .

b. Voor de overige spektrale typen gebruikt men de sterkteverhouding
van twee lijnen van verschillende ionisatietrappen, liefst van het-
zelfde, anders van soortgelijke elementen; meestal schatting op oog.
Daarbij gebruikt men dat in de Wet wvan Saha de elektronendruk Pe

optreedt,

Voor verschillende spektrale typen zijn verschillende drukcriteria
nodig, omdat deze criteria ook sterk van T afhangen, Spektrale kKlas-~
sificatie dient dus aan lichteterkteklassificatie vooraf te gaan,

! Aan de hand van een aantal criteria (standaardsterren) onderscheidt !

men: ' :
- 8L Ta

IC (Luminosity class) ¢ M -~

s v — . TL

Ia Extreme superreuzen = U -\\C\ I _

Ib Superreuzen T

II Heldere reuzen o QQ\\\‘“w’/ il

III Reuzen
+ b

v Subreuzen

v Dwergen-~hoofdreekssterren + 8L

VI Subdwergen

g +12
] Rl £} A E
Lﬁd Witte dwergen 0 B A F G K M N

De ijking IC - Mv dient te geschieden aan de hand van sterren met beo- -

kende afstanden: laat veel te wensen over, vooral voor de sSuperreuzen

(waarom?) .

Belangrijke mogelijkheid om "spektroskopische paralaxen' te bepalen:
spektrum 7 LC - M }

Fotometrie - mv > 7 p et (IIT.105); vergelijk ook I.2.2.2,
2t v )
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Toepasbaar op groot aantal sterren van zeer uiteenlopend type. De
nauwkeurigheid wordt begrensd door de ijking van de LC criteria,

Bovendien kan interstellaire extinctie systematisch fouten geven.,

IIT.347.%s T en g-klassificatie, abundanties

Opgave 20: Vieeg vddr- en nadelen van spektrale klassificatie en meting

van kleurindices tegen elkaar af,

De betrekkingen tussen Sp en de kleurindices, bijv. het verband
Sp «? B~V kan men natuurlijk geheel empirisch vaststellen, met IC
als parameter. (Mooie figuur: Unsdld: Der neue Kosmos pe 125)4

In de onderstaande tabel is het verloop van Sp , B-V, U-B als funktie

van Teff weergegeven voor hoofdreekssterren (V) en voor reuzen (III).
Topy = [ 5500 5000 4500 4000 3500
j' v Gl a8 K2 K6 MO
Sp1>
| IIT 9 G3 G7 K1 K5
v 0.68 0.80 0.95 1411 1430
B~V 4
ITT 0.63% 0,76 0.92 1.11 1.40
[V 0w 17 0,36 0,57 1.06 1023
U--B <
| TIT | o0.27 0. bk 0,61 1,00 (1.6)
Het spektrale type hangt dus niet alleen van Teff doch ook nog

o

van LC (dus g) al’y want de lijnsterkten hangen ook van Pe af, ©Op
en LC zijn dus niet onafhankelijk, Anderzijds hangen de kleurindices
B-V en U-B heel weinig van LC af';, omdat het continue spectrum

vrijwel niet van Pe afthangt.

Opgave 21: Uit bovenstaande tabel blijkt dat een reus wat 'vroeger' in
de spektrale reeks wordt geplaatst dan een dwerg met de-
zelfde T .. . Maak dit kwalitatief aannemelijk (daarbij te
bedenken dat bij G en K sterren de spektrale klassifica-
tie voornamelijk geschiedt door vergeli jking van atoom~ en

ionlijnen van "metalen'').

Tot dusverre hebben wij aangenomen dat de sterren vrijwel dezelif~
de chemische samenstelling hebben. Er zijn echter sterren met duide-
lijk afwijkende abundanties en daarvoor pakt de klassiticatie (Sp, LC)

wat anders uit,



I1%,75

] e

| Voorbeeld: Subdwergen (VI)., Blijkbaar zeer oude sterren met veel
minder "metalen’ dan zon., Complicatiés: een subdwerg kan op grond
van metaallijnen voor een A5 ster worden aangezien en op grond van
Balmerlijnen voor een FO ster. Doordat de metaallijnen veel zwakker
zijn, zijn de continue spectra veel minder gestoord dan bij normale
dwergen; vooral naar de kleine golflengten is het verschil opvale
lend., Gevolg: uit de kleurindices B~V en U-B 1lijken subdwergen
blauw-violetter dan normale dwergen, doch dit hoeft niet te beteke=~

nen dat subdwergen heter zijn dan hoofdreekssterren met dezelfde

M .
L__bol 2]

ITT.%.2: Intrinsiek veranderlijke sterren

De meeste sterren zijn stabiel., Een minderheid toont duidelijk
waarneembare veranderingen, in de helderheid, of het spectrum, of bei-
de, Het meest opvallend zijn sterren waarvan de helderheid verandert

("veranderlijke sterren')

e
Deze sterren zijn gecatalogiseerd volgens het volgende schema: wan-

neer de ster geen klassieke aanduiding heeft (8 Cephei, Algol)
plaatst men vdbr de naam van het sterrebeeld, (in volgorde van onte~
dekking):

Ry 8, Ty ecees 43 RRy, RS, ..00e06 RZ3; 88, STy veeoe SZy seceoy oooe L4
(totaal 334 mogelijkheden per sterrebeeld, Daarna V 535, V 336; ssae

Voorbeelden: T Tauri, RR Lyrae, RW Aurigae,)
-

De bedekkingsveranderlijken worden in hoofdstuk V genoemd; wij bekdij-

B

ken hier enkele typen intrinsiek veranderlijke sterren. Overzicht:

- a5 hoofdrecks, reuzentak
populatie I

-5 ~==~ populatie II (bijv. bol=~
hopen) .
Pulserende sterren:
0
C6 Cepheiden I (& Cephei) -
populatie I
2 CW Cepheiden II (W Vir) -
P populatie IT
+10 RR Clusterveranderlijken
: (RR Lyrae) - populatie II
! 1 ! ! ] L . o .
BO KO 0 GO Ko Mo H, O, L halfregelmatige, on-

regelmatige en langperio-
dieke veranderlijken.
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Contraherende sterren: T = T Tauri sterren.,

("actieve sterren') I' = viam~ en flitssterren.

Magnetische sterren: B

Eruptieve veranderlijken, niet in bovenstaand HRD opgenomen,

ITI.3.,2.1, Pulserende sterren

P e s 3 e B ooy B €3 9 (o €2 e Eee =4 men Fom e

Wij bespreken hier alleen de meest regelmatige typen:

Type I (Populatie I)

//////2? prototype & Cep

L zZeer regelmatig.,
Langperiodieke Cepheiden " __

—

.

T =) Povul i
superreuzen F ,,... K q Lype II (Populatie II)
Periode‘1-50“ (enkele tot ruim 100-=) prototype W Vir
Amg ~ 10 ,,,,, 210 (kleine onregelmatigheden in

lichtkromme en in periode-
schommelingen < 3%%).,
Met dezelfde periode wisselt: 1) de helderheid; =~ T, .

2) het spectrale type (kleurindex);
-7 e

eft
3) de radi8le snelheid Voad (uit
dopplereffekt) — R , *°
Periode-relaties:
hoe langer P: des te later Sp (lagere Teff)
: des te groter T, (R, massa) (periode-lichtsterkte rela-

tie),

: des te kleiner gemiddelde dichtheid ; (periode~dichtheid
relatie).

Onderscheiding Type I - II: vorm lichtkromme, verband Am-P , al dan

niet optreden van emissielijnen (soms vrij lastig!) .

Kortperiodieke Cepheiden = RR Lyrae sterren = clusterveranderlijken, -

Snel pulserende A-reuzen (B8 ..... F»), P < 1% . Uitsluitend (?) po~
pulatie IT (halo + kern melkwegstelsel, hiaat in horizontale tak HRD
m

van bolhopen), Am o 1,

Interpretatie van de waarnemingen m(t), Teff(t), vrad(t)

Cepheiden zijn sterren die radiSel pulseren. De maximale/minimale

helderheid valt vrijwel samen met hoogste/laagste temperatuur (iets
erna) en met de grootste expansie/contractie snelheid - zie volgende

figuur. Blijkbaar is de temperatuurvariatie belangrijker voor de hel-

derheidsvariatie dan de variatie van de middellijn,
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rad
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m

Am 1

af te leiden uit Sp. of
kleurindex
AT =~ 1500

- - contractie
ad
rad =

Vi 30 km gec™

e ZCIMo van

i ster

-~ =~y expansie
R, volgt uit v

ad

.Ngrooto e dlaMJ\\\\’/
m£x

l
|
|
| rad

sy

Uit de kromme

t

tijdstippen >

omdat wij van de

v waarnemen,
eXp
vindt k a

Tett

R(t) - 'mln

Je kunt ook

(R

mbol max
L(R )

max
L(R

R )

min

\
ra

) - m

kan men

¢t
1:,I g
denk dat de expansiesnelheid

R(tP) - R(tq) afleiden voor elk paar

R R e Bem
max min
V., =V

rad rad(t) !

en

en wel in het bijzonder
(t)
1Y

omgeving van de sterrand slechts een componcnt van
dus (t) kv

e{p L. rad (t) J
rekening houdend met cen plaublbeie randverzwakking.,

v groter dis dan
ex

5_ e e

- Ve waarbij men

Rmax

P

p(t) dt , en

v (t) dt (=

R(t) verloop in bovenstaan=
exp

de figuur.)

min

R

afleiden, aangezien uit
max

“min L
)  volgt L(Rmax)/L\Rmin) , en

4<R )

max

R .
min
2 i
if

eii

bol

R
max

R /R . omdat ook
T - (R max’ “min

; 2
Rpin mln)
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omdat ook Teff<t) uit Sp. of kleurindex bekend is,
ons: (. - S - ' R R,
Varvolgens: (Rmax Rmin> en Rmax / Rmin Rmax ! Rmin » R(E)

Voor Cepheilden I vindt men (R “-R.)/R ~ 0,1 en
ma min

X

R = 8 ..... 150 R, afhankelijk van Sp. Voor Cephefiden II vindt
== <
men AR /R S 0.5,

Merk op dat men uit R(t) en Teff(t) onmiddellijk Mbol(t) bere-
kent; samen met mbol(t) geeft dit, via (III,104), de parallax p. Be-
halve in een afgeleide vorm (periode-lichtsterkte relatie, discussie
hieronder) heeft men van deze principiéel machtige methode nog maar
weinig gebruik gemaakt, omdat voor gele superreuzen geen goede model-
atmosferen zijn berekend, die nodig zijn om de betrekkingen tussen BC,

kleurindex en Tpff voldoende nauwkeurig vast te leggen,

Over de oorzaak van de pulsaties:

De pulsaties kunnen niet ontstaan door een variabele energieproduktie
in het inwendige. Blijkbaar moduleert de "mantel" de doorgelaten ener-
giestroom, Dit vereist dat de absorptieccoéfficiént x relatief groot is
bij maximale compressie (maximale p): de laag neemt dan energie op die
nodig is voor de expansie; bij het expanderen neemt at'y de flux ont-
snapt en de ster contraheert weer, enz, Dit kappa-mechanisme kan werken
in het geloniseerde gas van een convecticzone, waar compressie recombi-
natie veroorzaakt, waardoor u oploopt. Bereckeningen hebben aangetoond
dat regelmatige, niet-uitdempende pulsaties alleen kunnen ontstaan wan-
neer de convectiezone én

voldoende dik is én niet te

diep ligt. Daarmece wordt
=D begrijpelijk dat Cephelden
in een smalle (doch eindig
b= brede) strook in het HRD
liggen en tevens het bew
] o staan van periode-licht-
sterkte en periode-dicht-
~21- heid relaties,
: Massieve sterren gaan ten-
-1- minste tweemaal door de in=-
stabiliteitsstrook (vaker
o i indien lussen optreden in
RR Lyr evolutiesporen),
+ e, N : L . lr o De periode~lichtsterkte re-
=065 0 +065 1 1.5 2.0

log P (dagen) latie - zie figuur hiernaast-,.
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Van groot belang voor het bepalen van afstanden binnen het melkweg-
stelsel (bepaling middelpunt!) en tot naburige extragalactische stel-
sels, Verder reikende afstandsmetingen zijn direct of indirect op de
Cepheiden geijkt.

(Historische opmerking: tot 1952 meende men dat Cepheiden I in M-P
verband samenvielen met Cepheiden II, Sindsdien zijn alle afstanden

tot extragalactische stelsels 2x zo groot geworden) .,

Andere typen pulserende sterren: Er zijn aan de "linkerzijde van het

HRD, boven de hoofdrecks, nog pulserende sterren met zeer kleine pe-

rioden (enkele uren), (zeer) kleine amplituden en doorgaans met twee

ol' meer perioden | dwergcepheiden of § Scuti-sterren; B Canis Majoris-
- {

sterren | ,
J

Rechts van de Cepheidenstrook liggen in het HRD groepen reuzen en su-
perreuzen die in helderheid, in spectraal type en in radiéle snelheid
variéren, hetgeen weer als radidle pulsatie wordt uitgelegd. Al deze
groepen gedragen zich minder regelmatig dan de Cepheiden: meer perio-
den en soms sterke onregelmatigheden, De hoofdperiode loopt in het
HRD van 1inks naar rechts op (als bij de Cepheiden!). Verschillende

typen, waarvan de meest opvallende: langperiodieke veranderlijken (of

Mira-sterren, naar Mira = O Ceti), rode (super)-reuzen vaak met
emissielijnen (Me) of andere afwijkingen (8,C), zeer grote amplituden

m om e ) .
2¢5 4seee b3 P = 802 veess 1000% , betrekkelijk regeimatig.,

ITT 54242 Eruptieve sterren

Novae, recurrente novae, .
Supernovae - pulsars I grotendeels besproken in § II,10 .

Wij bespreken hier alleen de spektrale verschijnselen bij een novam
uitbarsting en wij wijzen op de Wolf Rayet-sterren die een soort

"lLangdurige novae' blijken te zijn,

PN ¢ prae-novae
W ¢ Wolt Rayet sterren

plan: kernen planetaire nevels
Vobér de uitbarsting: Beachtig
sterretje, ver onder de hoofd-

reeks. Tijdens de uitbarsting

verandert het spektrum gedu-

i
|
o |
*{f”“ém | rende de fase tot het maximum
:,“amxv | volgens de aangegeven pijl:
é é~A : ster vliamt op tot een A su-

perreus, waarbij de absorp-
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daarnaast sterk verbrede, niet verplaatste emissielijnen., De verkla-
ring is dat de expanderende gasschil zo ijl is geworden dat deze schil
optisch zeer dun is geworden in het continuum, zocdat het fotosferische
oppervliak weer inkrimpt en de helderheid in het continuum weer af-
neemt, De schil is in de spectrale lijnen ophisch veel minder dun dan
in het continuum, zodat emissielijnen ontstaan; de figuur verklaart
dat deze lijnen zZeer breed doch niet verplaatst zijn,

Er worden expansiesnelheden tussen 1000 en 2000 km secmq gemeten, het-
geen vele malen groter is dan de ontsnappingssnelheid: de materie
keert dus niet naar de ster terug.

Bij niet te ver verwijderde novae neemt men geruime tijd na de uit-
barsting inderdaad een voortdurend uitbreidend neveltje waar. Daaruit
kan men de afstand tot de nova schatten en daaruit weer de absolute
magnituden tijdens minimum en maximun,

Voorbeeld: Nova Agl. 1918, Na zes maanden zag men het neveltje, dat in
diameter aangroeide met 2" per jaar. Uit het spectrum:

Val = 1700 km sec™! - afstand 360 pc (kunt U nagaan).

Uit het spectrum blijkt dat de uitgeworpen materie slechts een kleine
fractie van de ster uitmaakt (5 1077 M@) . Het spectaculaire novaver-
schijnsel blijkt dus een "oppervliakkige' gebeurtenis te zijn, die de
ster na afloop vrijwel ongewijzigd achterlaat; dit in tegenstelling
met supernova-uitbarstingen,

Er zijn enkele typen sterren die min oif meer "permanent’ spectra tonen
die doen denken aan novae néd het maximum: zeer brede emissielijnen met
(althans bij sommige 1ijnen) absorptielijnen aan violette kant., Be~
langrijk type: Wolf-Rayet sterren, apart spectraal type W Eweer onder-
verdeeld]. Temperaturen als Q en vroege B sterren, iets onder hoofd-
reeks? H lijnen verbazingwekkend zwak ~ evolutie-~effect?

Niet alleen bij novae doch ook bij W-sterren: abnormaal hoog percenta-
ge geconstateerde dubbelsterren - vermoeden: zijn alle novae en
W-sterren dubbelsterren waarvan é6n component in cen laat ontwikke-
lingsstadium is gekomen?

Links van de hoofdreeks bevinden zich ook de kernen van planetaire ne~
vels (Hoofdstuk IV) - zeer hete doch relatief lichtzwakke sterren
waar materie uitstroomt die de aanschijn geeft van een min of meer
symmetrische emissienevel,

Kortom: links-onder het bovenste deel van de hootfdreeks vinden wij ob-
Jekten die blijkbaar op een late etappe zijn naar het eindstadium

witte~dwerg of neutronenster,
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ITI.3%.2.%. Contraherende sterren, jonge dwergen

DY 63 0 o e 00 G oy 952 AEn ) S s e W £ O Gy Som e 05h wm ASa (3 D 55 s et 3 #o o B e Koy

I-Tauri sterren: Sp. G ..... M, soms uitgesproken boven de hoofdreeks,

in spectrum komen emissielijnen (of emissielijnkernen) voor. Volkomen
onregelmatige lichtvariaties, vaak met flinke amplitude (Am = 1 ,,., 4m).
Deze sterren komen in (donkere of heldere) wolken interstellaire mate-
rie voor, meestal in associaties (vergel. II,5.,2) (met of zonder O en

B sterren).

Interpretatie: sterren die zich nog in het contractiestadium védr de

hoofdreeks bevinden, De helderheidswisselingen kunnen het gevolg zijn
van instabiliteiten in de ster, van voorbijtrekkende donkere wolken of
van beide. Voor de hypothese: contraherende sterren pleit bovendien:
1) rotatiesnelheden groter dan op hoofdreeks;

2) hoge Li-abundantie (Ii wordt in kernen van hoofdreekssterren afge-

broken).

-
Vliam- en flitssterren [UV Ceti - sterrenj: hoofdreeckssterren (of daar-
boven) K ..... M , vaak spectrale lijnen met emissiekernen., Lichten
in aantal seconden zeer fel op (1™ e 6m), "relaxatie', met secun-

daire golvingen, in 10 - 100 minuten.
Interpretatie: nog contraheren=-

[\ de sterren of zeer jonge hootfd=-
P
j hd reekssterren, Uitbarstingen:

\J.
| \ "sterrevliammen" (als zonnevlam-
/
i

/. \/q\ men, zie § III.4.3., doch op
../\

i ! veel grotere schaal). Bevesti-
/

s ﬁ\xf\wwmhﬁ,\ ging: radiostraling als bij

zonnevliammen,

b
IIT.2,3.4, Magnetische sterren

TN G 0 e e Ene 3 MY 5D €GeSt dmy Son Ba By B G2 b

Veel A sterren op de hootfdreeks tonen Zeemansplitsingen, dus magneti-
sche velden (500 ,...., vele duizenden gauss), Bij veel van deze magne-
tische sterren vindt men abnormaal sterke lijnen van sommige metalen

(8i, Cr, Zr, zeldzame aarden), Meestal ook variaties met de tijd:

1) Magnetisch veld verandert periodiek, vaak omslag polariteit (exe-
treem voorbeeldister 53 Cam: + 3750 « - 5400 gauss), -

2) Vaak varieert spectrum: groep onveranderlijke lijnenj groep in
sterkte veranderlijke 1ijnen - meestal zijn dit de abnormaal sterke
lijnen, die soms in twee groepen uiteenvalt die in tegenfase zijn
(spectrum variabelen),

3) Soms waarneembare helderheidswisseling Am < OT1 (gevolg van vari-
abele lijnsterkten?). Alle variaties met dezelfde periode;

P = 19; 0o e e 159"'0



111,83

Men denkt tegenwoordig vooral aan het model van een scheve rotator:

as magnetisch veld valt niet samen met rotaticas (het magnetische

veld hoeft helemaal geen dipoolveld te
zijn). De variaties in het spectrum
verbindt men dan met "gebieden van ab-
normale lijnvorming' die door het magneti
netische veld in de fotosfeer van de

ster worden vastgehouden (bijve. bij de

polen), Is hier sprake van sterk af-

wijkende abundanties?

III,4%, De Zon

Iite: C. Zwaan en M, Kuperus: Sterrenkunde deel II (ecd. De Jager):

hoofdstulk 2, De Zon,

TIT. 4.1, Uiterlijic

= - A
G2 V ster , T = 5780K: R =700 000 km , p = 1.4 g cm™~

eff
In wit licht:
Schijf met randverzwakking (§ III.2.2.9) - fotosfeer. Rand bij
Ty = 1T 2 7 =0,01,
Opvallende strukturen: zonnevleklen, fakkels (heldere vliekken, in wit
licht alleen nabij rand goed zichtbaar, altijd om vlekken, doch treden
ook zellstandig op).

Differenti€le rotatie: periode aan equator 2,7 dagen, op 75° breedte

.o.d . : . !
ruim 3% 3 gevonden uit strukturen en dopplereftekt.

Voor uiterlijk van zon in rontgen- en radiostraling, spektra van chro-

mosfeer en corona: zie IIL.2,2,2,

Monochromatische opnamen: met behulp van bijzondere filters (Lyot-

filters = monochromatische polariserende filters) of met behulp van
een zgn. spectroheliograaf kan men monochromatische beelden (eventueel

met Y andbreedte van

ra

P “\Qlk ///‘ - ‘\\ ,//«' ) een fiructie van 1 X)
// 1 44 §~\' tjl maken

\\"‘I J \\ /
‘ ) Opnamen in kernen

van sterke 1ijnen

o
iz
Q

(a) (vooral in H en
K lijnen van Ca II):
de fakkels die in wit licht alleen nabij de rand goed zichtbaar zijn,

worden nu goed zichtbaar over gehele schijf. Bovendien chromosterisch

netwerk: kleine heldere vliakjes in een net-achtige structuur gerang-
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schikt (§ III,L,2.1.) . Zeer gedetailleerde chromosferische structuren

op schijf zichtbaar,bijv, in Ha .

Opnamen in 1ijntlank (b): vaststelling snelheidsvelden (met twee sple=

ten symmetrisch om positie niet verplaatste 1lijn kan men snelheden van

intensitcitsfluctuaties scheiden).

Opnamen in lijnflank in twee tegengestelde polarisatierichtingen (c):

meting magnetische veld, (Twee spleten)

Opnamen kunnen ook foto-electrisch gemaakt en met computer verwerkt

worden, (o) - magnetograaf .

ITI. 4.2, Convectie in de zon en daarmee samenhangende verschijnselen =

= II1,2,2.5, b en ¢,

III. 4,3, Magnetische velden en zonne-activiteit

Actief gebied: = aantal verschijnselen over een beperkt deel van

het zonne-opperviak , gekenmerkt door sterke magnetische velden,

Zonnevlekken

@ porie, diam. 1000 - = 5000 km, levensduur: uren, dagen,

o~ Yiek, 5000 5 diam. < 100 000 km;

levensduur: dagen - weken (zelden:

maanden) .
> umbra, spektrum - Toep =~ H000 K (molecu-
len!)
penumbra: (Teff ~ 5300 K .)
Magnetisch veld: in umbra vrijwel verticaal 2500 - 3200 gauss; in
penumbra bijna horizontaal.,
Fakkel%: Helder, vooral nabij gggg,l gebiedjes die in hoge fotosfeer -

lage chromosfeer paar honderd
graden heter zijn dan omgeving.

In kernen van 1ijnen J
Magnetische velden: tientallen - honderden gauss, Fakkels en fakkel-
velden zijn opgebouwd uit kleine elementen, diam. a 1000 km, Altijd
nabij zonnevlekken, doch er zijn fakkelvelden waarin zich geen vlekken

ontwikkelen,

Protuberansen: buiten de zonneschiji':s heldere rode, draderige "wolken"

in corona., Spectrum chromosfeerachtig: T a~ 10 000° , dichtheid veel
groter dan in corona; drukevenwicht, Op schijf: donkere linten (fila-
menten) in het licht van Ho. Kammen: lang a 200 000 km, breed n; 7000 km,
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hoog a: 40 000 km., Levensduur: enkele maanden (vaak met onderbrekin-

gen: plotseling verdwijnen),

Opbouw _en levensloop van flink acticf cebied

Eerst verschijnt een compact helder fakkelveld met een sterk magne=-

tisch veld, Dit fakkelveld breidt zich uit, binnen één of twee dagen

verschijnen de vlekken die zich binnen enlele dagen tot de grootste

omvang ontwikkelen, Het actieve gebied heeft doorgaans een duidelijk
bipolaire structuur:

fakkels van tegengestelde magnetische
polaristeit

protuberans = filament

Protuberansen komen tot ontwikkeling,

rotatierichting zon met een zeer duidelijke voorkeur op de
grens van de polariteiten en aan de poolwaartse zijde, De vliekiten ver-
dwijnen binnen é&én tot enkele weken, het fakkelveld breidt zich uit,
wordt brokkelig en minder helder. Protuberansen ontwikkelen zich nog
geruime tijd, Het fakkelveld verliest zich geleidelijk in het chromo-

sferische netwerk; tenslotte brokkelen de protuberansen af.,

De corona boven (of beter: in) het actieve gebied 1s abnormaal helder:
de temperatuur is iets hoger, de dichtheid in de koepelvormige corona-
condensatie is 5 tot 10 maal hoger dan in de normale corona. Verhoogde

o~

rontgen- en radiostraling,

IIT.4.3.2. Eruptieve actieve verschijnselen

In vorige paragraat: langzaam-veranderlijke actieve verschijnse-
len. Van de snelle verschijneelen worden de meest spectaculaire zonne-
viammen (tlares) genoemd,

1) optisch: Plotseling oplichten van Balmerlijnen (bij sterke vlammen
wordt Ha volledige emissieliijn) in delen van het fakkelveld, Zeer
fijne structuren, A |

. . flux JU

Indien nabij rand: in

Heov

oplichten van bij-

zondere coroneldj—

nen:
‘
(7 Tea L4 x 10 K)
2) Sterk verhoogde UV Ll /

R

gtraling A < 2000 ]

bij sterke vlammen

A : >
enkele 15 mine, - paar uur
gebied (tot 0,1 1) - mine

tot ver in rontgens
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dan sterke ionisatie in aardse ionosfeer - uitvallen van radiover-
keer op korte golflengten. _

3) Sterk verhoogde radiostraling op alle golflengten, verschijnselen
Zeer complex, grotendeels niet-thermische straling. .

L) Uitstoting van wolken met v = 500 - paar duizend km sec'-1 -
kunnen na ongeveer 1 dag bij de aarde aankomen - onregelmatigheden
in aardse magnetische veld ("magunetische stormen"), en poollicht,

5) Sporadisch, bij zeer sterke vlammen: "kosmische stralingsstoten':
atoomkernen worden uitgestoten met sterk relativistische snelheden

(107 - 1010 ov),

Men schat voor energie die totaal vrijkomt: 1026 erg (kleine vlam) -
1032 erg (zeer grote vlam), Ter vergelijking: H-bom 1027 erg; straling
zon in &één seconde: 4 x 107 erg,

Viammen zijn niet zeldzaam., Bij een "onrustige' zon: per dag: 1 grote,
10 middelgrote en 100 kleine vlammen., Viammen meest frequent omstreeks
maximale ontwikkeling van actief gebied. A.G. met een complexe magne-
tische structuur viammen frequenter en feller dan mooi-bipolaire ge~-
bieden,

Uit de waarnemingen blijkt wel dat vlammen plotseling optredende ine

stabiliteiten zijn in de corona en hoge chromosfeer,

Plaatje: tijdens de ontwikkeling van een A,G, wordt het magnetische
veld voortdurend vervormd door differentiSle rotatie en convectie op
grote schaal (dit uit zich o.a. in geleidelijke verplaatsingen van
zonneviekken e.d.). Blijkbaar kan dit leiden tot instabiliteiten in de
corona, waarbij het magnetische veld plotseling een nieuwe evenwichts-
configuratie aanneemt, Bij snelle veranderingen in het magnetische
veld kunnen geladen deeltjesworden versneld en dit kan in principe de
niet-thermische componenten in de rontgen- en radiouitbarstingen vere

klaren,

In A,G. treden een groot aantal andere snelle verschijnselen op:
plotseling verdwijnende protuberansen, bijzondere typen kortstondige

protuberansen, allerlei typen radiouitbarstingen.

IIT.4,3,%, De activiteitscyclus

A.G, gebieden treden vrijwel uitsluitend in gordels aan weerszij-
de van de zonne~equator op, tot hoogstens 40° heliografische breedte,
Het aantal zonnevlekken (vlekkengroepen, A.G,) varieert sterk met een

11~jarige periade.
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Wetmatigheden:

1) Aan begin van cyclus (na mini-
= zonnevlekkengetal mum) ontstaan vlekken gemid-
‘ \ deld op hoge breedte, de ge-

middelde gordel van vlekvor-

; ming schuift geleidelijk naar
—\ de equator toe
‘ (7 vlinderdiagram, college).

/
el 2) Tijdens één cyclus hebben al-
1910 20 30 Lo 1950

le leidende vlekken (die voor-
op lopen bij de rotatie) op
het ene halfrond de ene polari-

teit, op het andere halfrond

juist de tegengestelde polari- D
teit,

3) Het verband: polariteit leiden-

de vlek - halfrond slaat bij de

volgende cyclus om 7 eigenlijke

Alle met activiteit verbonden verschijnselen weerspiegelen de activi-

teitscyclus, bijv. ook de vorm van de corona.
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Aanvulling blz ITT.31

na formule (ITT.u7):
Voer in, met Eddington, K & é) I/LL relw /um
Vermenigvuldig alle leden van de transportvergelijking
AT (T, M)
AT

met pd el w /4Tt , en integreer over ) . Dit levert, na verwissel-

= I(’F,/AB- 5 (v)

en van integratie en differentiatie in het linkerlid:

g il +1
A 4 2 dofum= [ Timcosfur = | [ padkeo/
il /u.c Wiy = __/U\ /4w ~J ok [yt (ITT.u8b)
-1 -1 e |
eerste term = dK/dt
tweede term = iF, volgens vgl. IIl.7a
derde term -.= Om

Verder benaderen we, voor T —» <O

=M f_Lotw/qTr /AJ
Nuls/ut f/«« zrwJoAJ-.'.//Mx/,:é

-1

Dus vgl (ITT.48b) wordt
L - = o
Lok ] ot = A F

Daar J () = \S ('C) is dus voor T Sv¥:

ok S(’C) %
AT

((7) en na integratie,

I’l

Sry= 2F (<) (111.090)
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Samenvatting van de voornaamste formules

A. Intensiteiten, fluxen

QS (monochramatische) intensiteit

3\\] - [}" %Iv d y ! gemiddelde monochramatische intensiteit
4T .

++

WE)I QW/I( 3 A.Ot/(/\. : monochramatische flux
- 4

- .
1= fIvdnb,;j—.]jvdv; F:fﬁ)d\): totale: inmt; gem. int.; flux
O
Bronfunctie: Sy = -'j,)/f(v ( J; emissie koeft; @v:
extinctie koeft)

1

B (Planck) in lokaal Thermodynamisch

Evenwicht.

B. Transportvergelijking der straling

d”_.I‘X.{E_?_\) = I\) (T\)\ - S\) (Z\J\)

Ci AZ'})

L

AT sy &\)gd 7 : Optische diepte element
Zs
TV"’J&”? clz. : Optische dikte van laag

ar. ty) °
R R ™ .
b) voor de flux: & T, J, ¢ 050 Sv (Tv)

C. Oplossing transportvergelijking

voor laag, dikte 7. , opt. dikte T,
~Ty _ T

T(2)-T ¢  +3(-¢ )

k
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tij zuivere verstrooing (geen abs): S Jy

bij zuivere absorptie (geen verstr): S 5 = B,

- .
algemeen: S = [ &\)72 SVZ /Z '&\)Z

N o Uy 5
voorbeeld; verstr en abs.: S _ = ~— B+ J_ ,
¥ W, +0y Vook vty b

uittredende straling vlakte atmosfeer:

Tl [S e dn g

Vi
12

stel nu 5: ?m a T
O

[
v

dan ‘ V{O\): Zaww '/th‘ﬁ Ly(o,/u\:xs (TV:L\) aly net

- \ A~ ' — __7:.
\_v (0)- @9*%G‘+G14., - (zv(()\ & S\} (LV-%), Wiy
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. Structuur eenvoudige atmosfeer

stel: stralingsevenwicht: Tt F = [T ~ paqsconstant met z
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dan f4r/<\/€ Svﬁ(\) L ,(X;v(:” j‘vd\)

stel bovendien: grijze atmosfeer: kN9= k = constant

dan S8 (T) = | (T

t—\/: Cz—:f ) —C—_%'
aws () 2F(THE)
s
Tq(t) {Q’?g'z?(?+§
resp - - = --- (T+qO)

ITIB. Atmosferen van Planeten

IIT.B.1 Algemeen: Geen stralingsflux van binnen, zoals bij ster-
ren, maar eenzijdige flux van buiten, die halve bol bestraalt.
Aan nacht-zijde alleen emissie.

70als ons beeld van steratmosferen wordt opgebouwd n.a.v. de
studie van de zon, baseren we de studie van planeet-atmosferen
op de grondiger kennis van de aardatmosfeer. Deze bestaat uit

de volgende lagen:

troposfeer 0-10 & 20 km dT/dz<{0 convectie, het weder.

stratosfeer tot 50 km >0 geen convectie.
mesosfeer tot 80 km £ 0
thermosfeer tot 600 km >0 T loopt op tot ca 2000K.
exogfeer Z/ 600 km neutrale deeltjes ontsnappen.
magnetosfeer tot+80000 lan geioniseerde deeltjes gevan-
gen in magnetisch veld.
lz(kw) ¢6mkm
Avpe
Verder kent men alternatieve inde-
]_ing; “xtrwn?r""'"
Homosfeer: tot 100 km, chemisch .
ey 8o
omogeen. )
Hetercsfeer: daarboven: gravita- T
tie diffusie: lichtste elementen ;}Nﬁ
"arijven' boven. Shraibog
Verder: ionosfeer, 80-400 km, )
voorkomen van enige geioniseer- ¥ (1;\:\ -}
o \ > 5 Yole S | __}T
de deeltjes. 0 55 Lov K



TITB.2
Temperatuur op iedere diepte wordt bepaald met onderstelling
stralin sevenwicht. Vergelijking ITI.43

'

J }C;vf? gv AV = J//&v(’ ‘S\/ AV (ITIB.1)

(denk aan het eenzijdige karakter van T T = 0 in alle richtin-
gen behalve die van de zon af).

Vgl (IIIB.1) is niet verder te behandelen zonder nadere onderstel-
ling. Stel er is LTE, dus S (v, 1) =B W.. Daar J, de atmoeFe-
rische dichtheden ¢ , en de absorptieccoefficienten k) bekend
zijn is T de enige onbekende in vgl (ITIB.1) en laat zich dus: be-

palen.

Temperatuur maxima:

bij z=o door absorptie zonnestraling in grond en verwarming lage

luchtlagen

7. 2 50 km: door absorptie van = 2500 R straling door Ozon (03)

2 * 80 km: door absorptie van kortgolvige straling door 02, 3 J8
Nos (N).

Daar zonnestraling £ 100 ¢ sterk variabel .is is dit ook het ge-

val met T (z > 500 Jm). T amplitude A.1000 K in zonneglans ,

en tussen dag en nacht.

ITIB.2 Schaalhoogte iR

Druktoename over dz = gewichtdoosie /“‘\1,;’_"'/\ e dz
met dikte dz: L*._
e o £
A= 4€ dz U PP
toestand vergel. P= /R (’T / A /A = gemiddeld mol.gew A

29 nabij grond
AP Sy J B tZ
KT

H is de druk - schaalhoogte = /BQT//LA%,

Dus

(I1IB.2)
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Betekenis van H:

(a) stel H (z) = constant, dan h
Pz L
CA T) - L
Eg = T Ve
(o
geeft O
P & ~ 721
, ¢ Z. >
b Pl = -] - PR)PO) e (1.
Plo) v

Schaalhoogte H is hoogteverschil waarover druk met factor e af-

neemt.

(b) stel weer H is constant. Stel: atmosfeer is homogeen, iso-

therm met zelfde (J en e’ ndlge dikte 7, daarboven niets! Dan is

/D(O\ [Og(’m{fz\ - r,\ (/" Z,« (TTIB.4a)

Anderzijds: Ploy: R (’T//* (IVB.4b)

(ITIB.4a) = (IIIB.4b) indien Z = H, m.a.w.

Schaalhoogte is dikte van de "hompgene atmosfeer’.

TTIIB.3 Theorie van exosferen van mlaneten.

De excsfeer is dat deel van de asmosfeer waar de vrije weglengte

L 70 groot is dat de kans op boteingen der deeltjes klein is, en

de deeltjes kogelbanen beschrijven in het gravitatieveld van de
planeet. Bijgevolg zullen deeltjes met uitwaartse snelheidscompo-
nenten groter dan de ontsnappirgssnelheid het gravitatieveld van

de planeet kunnen verlaten. Mathematische gedefinieerd door

1 DH.

Stel: ondergrens exosfeer op nireau z_ waar 1 = H. (ITIB.5)
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Met § = botsingsoppervlak der deeltjes, en N = aantal deeltjes

per cm3, is

1= (N1, met (ITIB.5) levert dit

N(z) = pe/ ¢ T (ITIB.6)
—(z—zo)/H
Laat verder N(z) = N(zo) e
dus /N(z) dz= N(z_). H (ITTB.7)
<o

In richting die hoek.é} maakt met verticaal is 1 = H

op die hoogte z, waar

1

N(Z,}:/'\ (\I(Z(,\ " (/(_,(: C '\(}>

N ( z ¢ ) € | (7(__(‘}:_2"\ - HmN_(_Z‘_'} (TIIB.8)
P ] AL

Laat van het aantal deeltjes N(z) een gedeelte Ey‘ een snelheid
hebben, groter dan de ontsnappingssnelheid

g
ANk = \RGM/R, met

G= gravitatiekonstante
M= planeetmassa
R= afstand tot planeet middelpunt (Meestal X7 straal van de - .

planeet.
Van deze fraktie Q{ heeft de helft een uitwaartse snelheidscompo-
nent
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Het aantal deeltijes L1 in een zuil met doorsnce 1 cm? dat kan

ontsnappen is dus (zie vgl. IIIB.8):
.
= ¥ N(z ))(1)/” Hdw= §y N (zO)J 2 T corddd (1T1B.9)
: (9]
T
o i,é( Y b N(’La)

Om formule (ITIB.9) kwantitatief te kunnen uitrekenen dient men
nog te kennen: O (bepaalt N(z ) met vgl (IIIB.6) en ", en
natuurlijk de structuur van de atmosfeer (bepaalt mede N(ZO)9 H
en ) ). Daarbij te bedenken dat in de homosfeer (boven ca 100km)
ieder bestanddeel zijn eigen schaalhoogte heeft, bepaald deor het

eigen moleculair gewicht.
Verdelingsfunctie der deeltjes snelheden is volgens Maxwell:

i

=% ok
we(v*) Av= (V) T Ne expo (- m\’i/Q"e‘T> ol v

Met Vo= gemiddelde snelheidscomponent: = (2KT/m) 3/2.
o
I . N )
gzg(\fhﬂxf: 1 s X = §/,§(v\cﬂv
L ‘ A/
ont
Het totale verliee per cm is dan
r N(z,)H
AL N
T
OY" YH v\l

en het totale verlies van de hele planeet:

2. 2L
L ( R+103 L~ unkR L (IIIB.10)
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Op grond van vgl. (ITIB.10) berekent men "ontsnappingstijden”
gedefinieerd als de tijd nodig om een bepaald bestanddeel tot
e L van de oorspronkelijke hoeveelheid te doen afnemen; de ta-

bel geeft de ontsnappingstijd in jaren, voor de aarde.

atoom
temperatuur . H He N 0
500 K 2 107 y 102° 10%2 1010%
1000 K y 10" y 1012 10+ 10°2
2000 K 2 10° 2 10’ 41022 1028

let op de invloed van T; in perioden van intense zonne~activi-
teit loopt de temperatuur in de exosfeer of tot boven 2000 X!

Op grond hiervan vindt men voor lichamen als de Maan, Mercurius
dat ze vrijwel geen atmosfeer hebben, Mars heeft een zeer ijle
atmosfeer, terwijl bij de zware planeten geen merkbaar massaver-
lies plaatswinct.

ITIR.4 Tonosferen van de planeten

Meetresultaten: sedert 1930 uitsluitend met radiosondes, later
ook directe metingen met raketten en satellieten en "bovenkant-
sondering” vanuit hoogvliegende satellieten. Het aantal electro-
nen varieert met de hoogte, en toont enigszins een gelaagde
structuur, overgeaccentueerd door de speciale techniek van het

sonderen.

Maag" ionisatie van door gemidd, z max Ne(cm-a)

€ alle atomen kosmische straling  50-60km 100

D NO moleculen (12168) 80km 1000

E 0, yéntgenstr. 10-170km  110km 1-2x10°

- 5
F1 O(NZ) % v 170 - 900 R 170km. 2-4 10 :

F2 O(Né) J 250-350km U=-20x10

1000km 3 10,

Langzame afname van N_ op groter hoogte 1000km 8 10
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Theorie van het ontstaan van de ionosfeer

e s + :
Tonisatie door het proces hy + X=X + ¢

Beschouw monoc inatische straling, frekwentie 9, intensiteit,
uitgedrukt in fotonenstroom buiten aardatmosfeer is = o . en

op hoogte z: Q(z). laat het botsingsopperviak voor i - ‘satie G~
zijn, de dichtheid van de betrokken deeltijes N(z), dan is de
produktie P(z) van elektronen

P(z) = N & Q(2) o s'l] (TTIB.11)

en het aantal fotonen geabsorbeerd over een afstand . .5

*Q No & e OLQ-Z: s NG R nec

A S i A1
Dus , =0
Q(z)=Qpbexp (- § sec '\? f N(z)dz) (ITIR.12)
Z

Neem een constante schealhoogte H aan:

N(z) = N(o) exp (~z/il), (ITIB.13)

dan is door combinaiie van ([II3.il}, (TIIB.12) en (ITIB.13)

Z

P(z) = 07Q N(o) exp[ ua— — o Ni(o) nec) ¢ HJ (TIIB.14)
| W, N et
(a) (b)

Deze uitdrukking is het produkt van twee exponentiele functies
waarvan de een (a) afneemt met --oenemende 7, en de ander (b)
juist toeneemt. Irdien de ionisetie dan ook slechts VEPOOPNZa&. <
werd door é%n soort monochramatische straling zo~ de ionosfeer
uit &n vrij scherpe laag bestaar. Daar de ionisatie echter

door een breec spectrum vin zONLc stpaline veroorzaakt wordt,
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strekt de Ne(z) functie zich over een groot z - bereik uit.

Everwichts~-dichtheid. Form. (IIIB.14) geeft de ionenproductie.
per cm en s, maar de hoeveelheid gévormde ionen wordt gecom=
penseerd door recombinatie zodat 6p iedere hoogte z zich uit-
eindelijk een everwichtstoestand uitstelt, die overigens met
de tijd verloopt, als gevolg van de variatie van de zonshoogte.

Dus

dN (t,2)/dt P(t,z) - oC(Ne(t,z))2 (TTIB.15a)

of

dN_ (t,z)/dt P(t,z) —[3 1(t,2),  (IIIB.15b)

al naar gelang ionen geneutraliseerd worden door

(a) reconbinatie: Xt +e” = X+hv
prcooseven“ 21ig met N(x') en met N,. Bedenk dat ;

N(x ) N L is de reconbinatie coefficient

(o( 107'C.M 27 )

(b) diffusie-verschi jnselen, form. (IIIB 15b)3 treden alleen in
derlaagop, {B"‘l()q o ’3

IIIB.5 Het éeke._qcéffeqt_lnegn p_laget_enamnsfe@v
De temperatuur' vaa een planeet wordt berekend uit
RN 4 ,

(-0 F ( “) = ‘YT . (IIIB.16)

" waarin ¢ de albedo ("w:.theld") is: het perccentage van het op-
vallende licht dat in alle ‘richtingen weerkaatst wordt. F is
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de flux zonnestraling = &~ 'I;L;(é R=straal zon, r=afstand planeet.
Het linkerlid geeft de per cm” geabsorbeerde stralingsflux;
rechts staat de emissie. Tp = temperatuur “planeet” (bij de
aarde in de praktijk de temperatuur van de stratosfeer; de

asy- ~roalirg bij een golflengte van 10 44 is nl. hoofdzakelijk
afkomstig uit die atmosferische laag waar € ( 10 ML
dit blijkt in de stratosfeer te liggen).

Op grond van form (IIIB.16) berekent men voor Venus (albedo=0.6)
een temperatuur van 260 K, dit blijkt ongeveer de temperatuur
te zijn van de bovenzijde van de dichte wolkenlaag om Venus.
Echter blijkt de temperatuur aan het oppervlak blijkens direc-
te metingen ca 740 K te zijn. Oorzaak: het deken- of broeikas-
effect van de bewolkte hoge atmosfeer.

Benaderde behandeling:

Noem f de invallende flux buiten de atmosfeer; van deze flux

wordt

- een flux f; door de wolken geabsorbeerd, de helft hiervan
wordt in de vorm van thermische straling naar buiten, de an-
dere helft naar binnen uitgestraald;

= de rest door de wolken gereflecteerd;

Het ingestraalde deel doet de temperatuur van de ruimte "onder"
de wolkenlaag toenemen, en d:it zou onbeperkt doorgaan, indien
er niet een "lek" zou zijn, bijv. een niet volledig optisch dik
zijn van de wolken voor de infrarode straling uit het planeet-
oppervlak.Laat de fraktie grondstraling die naar buiten doorge-
laten wordt © zijn, dan zijn de evenwichtsvergelijkingen:

_ . 0y R )7\: 4
(l-—o(.)O”U-?(( )'Z(m ( nwi® 4 6VT\AJU!L< (TIIB.17a)
(factor 2 in rechterlid omdat de wolkenlaag naar “-7n en bene-
den straalt)
=l 7
en o~ {w =06 T"Pl’" (IIIB.17b)
220

Uit vgl. (TIIB.17a) zouw men vinden: TW = 178 K,
en uit (IIIB.17b), met een grondtemperatuur van 740K:
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220 M :
_0: (178/740) " = 0.009,

- wat zou betekenen dat de wolken in het infrarood een ''doorzich~
tigheid" (= e ) hebben van 0.003, waarult een infrarode opti-
sche dikte T=x & zou volgen,




Wijzlgingen i

blz. III.17: laatste twee regels weg.
blz. IIT1.18, juist onder figuur, wordt:
T >> 1: Stralingsveld bijna isotroop,

I (M x 8 () F (r) ~; [s (r) ]
K- (e V58 (e /50 (0
\YJ \Y) v

Zodra het stralingsveld in het belangri jkste frequentiegebied isotroop

geworden is, mag men verwachten dat LTE zeer dicht benaderd wordt, dus

S\) (T) = B\) (T)o

Nog een tweetal . . . . . enz.

blz. III, 19 de &&n na laatste alinea: "Samen met CITT:26)% 0 s N

vervangen door:

Aamgezien J (T ) afhangt van de bronfunctie S (t) "in de buurt" van 1,
(zie blz, III 14) geeft (III,43) eigenlijk een speciale vocrwaarde wuar~
aan de bronfunctie moet voldoen opdat er stralingsevenwicht is,

Wenneexr wig o , . . ¢ enz,

IIT, 20, begin § III. 2.2.3 vervangen door:

Sterk vereenvoudigende onderstelling: materie grijs: k (z) = k(z): geen

spectrale llJnen enzZ.. Gevolg:
v (2) = |k pdz=n(z) (III,45)
v 2.

onafhankelijk van y (bij nietegrijze materie zal in het algemeen

(z) # T, (z)).
Yo
Daardoor kunnen beide leden van de transportvergelijking en van de daar-

uit afgeleide vergelijkingen over reintegreerd worden; r«i . °dv geeft
o

dan, bedenkend dat de volgorde: integratie over y en differentiatie naar

T nu mag worden omgewisseld:

4 800w ar(r) _ .
(III,14) - |, = = Iv(q-,p,)- S\:(T)" i = I(r) = 8(7) (III ;40

(III,43) - 8(q) = J(y) (III,47): (I11,39) _.-5% H(r) = J(q) = 8(7) =

dus H(r) = H, onafhankelijk van r, maar dat wisten wij al. Voorts:

d K(r)
dr

Nu suggereren (III, 38 en 3hb): S(r) = J(7) o 3K(y) zodat je een

oplossing vermoedt:

S(0) =30 =2F[r+an], s

waarin g(t) een langzaam-varlerende functie is.

(IIT,40)- = H (IIT,49), dus K(r) = Hr + c='f Fr + ¢ (I1I,50)

Eddington benaderde q(r) door cen constante, die hij oploste met

(I1I,34a) - 2J(0) = F hetgeen met (IIX,51) oplevert q = % y dus
S(r) = J(7) ~ E F (r +-) (111,512).

(Hierna volgt blz. III, 21).




