Eerstejaars college

IT. Inwendige bouw en evolutie van zon en sterren

IT.7. Inleiding

IT.1.17., De energieflux van de zon
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De zon is een gasbol met cen massa van 230 000 maal de massa van
de aarde, Ze heeft ecen straal 100 maal die van de aarde en een opper-

vliaktetemperatuur van 6000 °k- . Ze zendt per seconde een hoeveclheid

6
energie van 4 x 1033 erg uit. De aarde, op een afstand van 150 x 10

/! km vap de zon vangt van deze ener-
/ giestroom slechts op de fractie
& > / 6 \1/ ' 2
(§Z§iil£ 150 x_10° km N =- "R aarde S
als AT 5 = °
6500 kmx /) 4§r(Afstand zon-aarde )" 2% 109
\\ Deze kleine fractie is echter reeds
\\\ voldoende om alle plantengroei op

aarde en in de zeedn mogelijk te maken. De mens gebruikt de in de plan-

ten opgeslagen zonneénergie

(a) dircct, door het verbranden van hout en het eten van plantaardige
producten;

(b) indirect, door het eten van dierlijke producten (de dieren werden
weer met planten gevoed) en door het gebruiken van fossiele brand-
stoffen, D¢ in steenkool en aardolie aanwezige energie die lang ge-
leden in groene planten en micro~organismen werd opgeslagen en nu
weer vrijkomt bij verbranding;

(¢) indirect, door gebruik te maken van wind- en waterkracht.

De zonneénergie drijft de warmc zeestromingen aan, evenals de pas-
saatwinden, doet zeewater verdampen en doet depressies en cycloncn ont-
staan (die elk op zich de energie van honderden waterstofbommen bevat-
ten)., &

Om ecn idee te krijgen van de grootte van het bedrag van A,ingEB
erg: Len auto die 1 liter benzine op 10 km verbruikt, gebruikt
3 x 1015 erg op 100 km (1 liter benzine levert 3 x ’lO14 erg). Op aarde
zijn naar schatting 3 x 108 auto's., Wanneer deze alle 100 km per dag

23

rijden wordt 9 x 10 erg gebruikt per dag, dus 3.3 x 1026 erg/jaar.

De hoeveelheid energie die de zon per seconde uitzendt is dus voldoende

om alle auto's op aarde gedurende 12 miljoen jaar elke dag 100 km te
laten rijden ( 4 x 10°° / 3.3 % 1026 = 1.2 x 107 ) .

Dit bedrag aan encrgie is ook voldoende om allc oceaanwater op aarde in
1 seconde aan de kook te brengen en te doen verdampen.,

Men kan zich afvragen hoe lang de zon deze energie reeds uitzendt,
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"a. De aardse gesteenten. We zocken naar een U-houdend gestecente en be-

palen dc¢ verhouding %% of %? s waaruit de ouderdom te bepalen is.
De oudstc gesteenten die we kcnnen zijn ongevecer 3,5 x 109 jaar

oud,

b. De aardkorst. De gesteenten die we nog vinden zijn nict de oerge-

steentun, maar gesteenten die later zijn gevormd. We onderzocken de
loodisotopen in verschillende loodcrtsen. Hun isotopensamenstelling
blijkt met de ouderdom te variéren. We kunnen nu uit de concentra-

tie van loodisotopen de tijd (t - to) bepalen, dus de tijd waarop

de aardkorst is ontstaan, berekenen. Men vindt L,5 x 109 jaar ge-

leden.,
e o loodatomen T
S, 0 X x U-atomen X v
Gl b'e X e % %
x » ° W
X X X ™ " @
. X,/’
x p— 7 \c
tijd t
R
Aarde zonder korst De korst heeft zich

gevormd., Het U bevindt
zich vnl. hierin.

Het radio=~lood dat nu ontstaat
speelt geen rol t.o.v.
de gehele aarde.

o x
= : X0 Xo
P V’\\\ .
U splitst zich, cn er Het lood zet zich door &én of
ontstaat radio~lood : o andere oorzaak af (isotopen ge-

lijktijdig) er ontstaat looderts.

¢, Metecoricten., Men onderzockt de meteorieten het best met de K-A me-

thode cn vindt dan cen ouderdom van 4.6 - 4.8 miljard jaren, De

1

He/U methode geeft sterk spreidende onbetrouwbaarhecden.,

Conclusie: De aardkorst werd 4,5 miljard jaar geleden gevormd -~ de me-
teorieten 4.6 - 4.8 miljard jaar geleden. We schatten daarom dat de

ouderdom van het zonnestclsel zo'n 4,5 a 5 miljard jaar is.

De palcontologic leert ons dat sinds het precambrium (600 x 106 jaar
geleden) de temperatuur op aarde ongeveer dezelfde waarde had als tegen=-
woordig. De uitstraling van zon kan sinds dic tija dus niet sterk ver-
anderd zijn, Leven op aarde is cr al meer dan 2 miljard jear. Men ver-

moedt daarom dat de uitstraling van de zon gedurende het grootste deel
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van de laatste vijf miljard jaar niet sterk is veranderd., Hoe kan deze

ster gedurende dit lange tijdvak onafgebroken elke seconde zo'n

L x ’IO33 erg hebben geproduceerd?

IT.2. Energiebronnen van zon cn sterren

IT.2.17. Beschouwing van een aantal mogelijke energiebronnen

I.

IT.
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Stel dat de zon bestaat uit C en O2 in de verhouding 12 : 32 of,
ongeveer voor 1/4 uit C en 3/4 uit O, . Bij het verbranden van 1
gram C ontstaan 3.1011 erg. De zon levert per seconde 2 erg per
gram, dus zou zij door verbrandingsebergie slechts

3 x 1011 x 1/4

2
giecbron is dus volkomen onvoldoende.

seconde = 1300 jaar kunnen stralen, Deze ener-

De theorie van Kelvin-Helmholtz

Z2ij veronderstelden dat de zon veel groter is geweest, en lang-
zaam is ingekrompen, en nog steeds inkrimpt, waardoor kinetische

energic ontstaat ' het krimpen is als het ware op te vatten als het

vallen van materit in de richting van het zonnecentrum - een val-
lend voorwerp wint altijd aan kinetische energiej ; deze energie
wordt omgezet in warmte, We gaan dit nu quantitatief berekenen. We
kunnen berekenen de totale potentigle energie (van de gravitatie)
die de materie van de zonnebol heeft als de zon een straal R en
massa M bezit, Dit gaat als volgt: We berekenen eerst de nergie

die nodig is om 1 gram materie van R naar het oneindige te bren-

gen:

(o9

GM GM
| Fa = &
RI‘

Dit is dus eveneens de energie die vrijkomt als 1 gram van het on-
eindige naar R gaat. Als gg gram wordt verplaatst, komt er ecen
hoeveelheid %? dM  vrij. We kunnen nu uitrekenen hoeveel energie
er vrijkomt als we de zon laagje voor laagje (alle laagjes met
massa dM komen vanaf het oneindige) opbouwen, beginnend van R = O
en m =0 , totdat de huidige R = Ro en m = MO bercikt zijn:

We onderstellen dat de zon een homogenc bol met dichtheid

o gram/cm3 is. De totale energie vrijkomend bij opbouw van de zon=-
nebol is dan:
Pel{wsnrl, ] 2 3 n,°
J « bR p AR = G e
' R A e 2 Ro
e massa van bol~
GM schil tussen R

ervo e

R en R + dR = aM
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De veronderstelling dat de bol homogeen is, is niet geheel met de

werkelijkheid in overeenstemming. Voor de zon is de werkelijk vrij

G M02
komende energie ongeveer 1.5 B .
0
De potenti€le energie is minus dit bedrag, dus:
G I/102
ont == 1.5 R

Het is duidelijk dat als de zon begon met RO = o0 en gekrompen is

tot de huidige straal R, , de potentié€le energie gedaald is met

G M2
een bedrag 1.5 ~—§9— . Dit bedrag kan dan voor de uitstraling ge=-
o
bruikt zijn. Men berekent hiermee dat dit bedrag voldoende energie
waarborgt om gedurende 24 x 106,jaar de huidige W x 1033 erghec

uit te zenden. In de tijd datédie theorie is opgesteld, werd dit

voldoende geacht, oo b '/

\ 2 v }; O ;\A"\ C

Omzetting van massa in straling

We weten dat massa en cnergie equivalent zijn:

E = M X 02
energie massa lichtsnelh.
(in erg) (in gr,) (in cm/sec)

Wanneer massa in energie overgaat moet dit volgens de bovenstaande

formule geschieden, Een gram levert:

E = M02 = 9 x 1020 erg
20
De zon zou dus 2_§7§9,_ sec = 1,5 x% 'IO13 jaar kunnen stralen,

Dit is zeer ruw. Dergelijke directe overgangen, waarbij de materie
geheel in straling wordt omgezet, zijn in het laboratorium echter

nooit waargenomen (afgezien van electron-positron annihilatie).

Sinds ca. 1928 (H.N. Russell) is bekend dat de zon grotendeels

(~ 70%) uit waterstof bestaat. Deze stof is dan ook de meest voor
de hand liggende brandstof, Al in 1928 werd dit dan ook voorge-~
steld (Houtermans en Atkinson).

De redenatie was als volgt:

Eén heliumkern is minder zwaar dan vier waterstofkernen plus twce
electronen (deze zes decltjes heeft men nodig om een heliumkern op

te bouwen).

Ly massa 1.,00758 x 4 = 4,03032
2¢ " 0.,00054 x 2 = 0.00108 «+
4 4,03140
}Ie " 1"!‘-0022 2 had

0.02861
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Dus: verschil = 0'03861 = 110 van totale massa.

Zou men dus kans zien om in het inwendige van de zon waterstof in

helium om te zetten, dan zou 110 deel der massa van de waterstof-
atomen verloren gaan, en in cenergic worden omgezet., De tijdsduur
waarin de gehele waterstofvoorraad van de zon (70% van de zonnc-
massa) omgezet zal zijn in helium is dan - met de onder III berec-

kende tijdsduur voor algehele omzetting van matcric in energie -:
0.7 x 7%6 X 1.5 x ’IO13 jaar = 7.5 x 1010 jaar.

Dit is ruimschoots voldoecnde om te verklaren dat de zon rceds

5 x 109 Jaar zeer gelijkmatig straalt zonder nog merkbare ouder-
domsverschijnselen te vertonen.,

Later zullen we zien dat niet de gehele waterstofvoorraad van de
zon kan worden omgezet, maar slechts ongeveer 1/7 dcel., Dit be-

perkt zijn totale levensduur tot ca. 1010 jaar.

Het 8.G. van de zonnematerie is 1.4 . Dat is wel crg hoog voor
cen gas (vgl. op aarde: water heeft S.G. = 1.00).

Dit komt door het enormec gecwicht van de buitenlagen, die de gas-
Sen in het inwendige sterk samendrukken. We maken nu cen ruwe berckee
ning van de druk in het centrum van de zon.
We vergelijken de druk dic in het centrum
van de zon hecrst met cen waterzuil van
10 meter, die dus 1 atm. druk geeft.

2
P = 7 . 105 « 107 o 1,4, 27 atm. =
c
il
(10" x 10 meter)

2,7 x% 109 atn.

]

Voor de gravitaticversnelling hcbben we

27 g, &cnomen, Dit is misschien cnigs-

zins overschat omdat dit de swaartekracht
aan het oppervlak van de zon is. Ben Juistere berckening geeft onge-

veer

Pc = 2 x 109 atmosfeer,

We hebben cen gas met cen dichtheid van 1.4 gr./cm3 net ecen druk

van 2 x 109 atm. Welke temperatuur TC is hiervoor modig?
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1 liter P = 1 atm T = 273 °K : 0,045 gr,

1 liter P = 2 x 109 atm T = 273 °K ” : Q.05 , 2 % 109
. EED

11iter P = 2 x 102 atm T “731308”0 = 18 x 10° °k: 1.4 kg.

5 o

We vinden zo dus een temperatuur van 18 x 10 K in het centrum van de zon.

Deze verekening is tamelijk ruw (daar we p = const. hebben genomen). Toch is
deze temperatuur zeer dicht bij de werkelijke waarde (16 x 106 °k) .

Bij deze enorme temperatuur en druk treden de kernprocessen in het inwen-
dige op, waarbij H in He wordt omgezet. De uitgezonden straling plant zich

slechts langzaam door de ster voort, wordt geabsorbeerd en weer uitgezonden,

enz,
De straling bij T = 18 x 106 °k  wordt wvnl. (volgens de verschui=-
vingéwet van Wien: A . T = const.) bij een golflengte van 2 3 uitgezon-

max
den., De vrije weglengte voor een foton is in het zonne-inwendige ongeveer

20 cm, Het foton gaat via een proces van absorptic en re-emissic langzaam naar

buiten, Eén foton heeft ongevcer 106 jaar nodig om de zonsrand te bereiken.,

In 1938 berekende Bethe (en onafhankelijk van hem ook Von WeizsHcker in
Duitsland en Gamow en Teller in de V,8,) dat in het inwendige van de zon de om-
zetting van waterstof in helium inderdaad kan plaatshebben bij de daar heersecn-
de temperatuur en druk.

Bij deze temperétuur en druk zijn alle atoomkernen volledig gelonisecerd.
Hoe kunnen de HT deeltjes nu bij elkear komen? De ladingen zijn wel klein, maar
door de zeer kleine afstanden wearop de deeltjes elkaar naderen zullen de Cou-
lomb~krachten enorm groot zijn:

e e

12

FCoulomb = r2

Dat ze zich tenslotte vercnigen kunnen is te danken aan de aantrekkende krache=
ten, die pas op geringe afstanden (te vergelijken met de afmetingen van de
kern) werken, Dit 2ijn de zgn. kernkrachten, die in sterkte afnemen, omgekecerd

evenredig met cen zeer hoge macht van de afstand r .,

gr

Alleen deeltjes dic een zeer grote snelheid hebben zullen de Coulomb krach-

ten overwinnenj; de temperatuur moet dus zeer hoog zijn; grote dichtheid is ook
wenselijk, want dan is cr meer kans op botsingen. Verder is een geringe lading
(dus lichte kern) beverderlijk voor de samensmelting

Waterstofdeeltjes moeten ecen cnergie hebben van
2

o

e, L e L (8 x0T -8

| 3 dr = omo= 77 = 2 x 10 erg
r 10

R

Hier is R de straal van het proton.
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1 p?tentiaal

ri groot
O

,,////// : Lﬁ’““ﬁCoulombafstotingspotentiaal, 1
I e~ =

Anderzijds is voor een deeltje de energie per graad gemiddeld:

27 = 2, 1,37 x 10‘16 T o= 2, 1o?16 i

2 2

De ‘temperatuur die men nodig heeft om elk deeltje 2 x 10-8 erg te

geven is:

2.10-8 8 o
™ = E:TS:TE = 10 K
De temperatuur in het zonne-inwendige is ongeveer 1.8 x ’]O‘7 °K en is
dus eigenlijk te laag. Toch vindt het proces wél plaats, want in de
staart van de Maxwellse snelheidsverdeling (of, als men de verdeling
van B = % mv2 neemt, van de energie—verdeling) zitten altijd wel een

aantal snelle deeltjes die de benodigde energie hebben.

Bij energie E is de kans dat de ene kern zich met de andere verbindt
gelijk aan o(E) . Deze functie is zeer sterk van E afhankelijk en
wordt pas groot als E dichtbij 2 x 10‘8 erg komt.

Het totaal aantal per seconde zich werenigende deeltjes per volume-

eenheid zal gelijk zijn aan:
00

j N(E) . o(E) dE (= oppervliak onder de gestippelde kromme in de

o figuur op blz, 8).
(waarbij N(E) het aantal deeltjes is met energie E, per volume-
eenheid).
In werkelijkheid zal er nooit in é8&n keer uit 4 H-atomen en 2 electro-
nen één heliumkern ontstaan. De reactie gaat via een aantal tussenstap-
jes. Ir zijn nu een vijftal reeksen van dergelijke stapjes bekend (zie
volgende blad), De eerste drie reeksen noemt men de proton-proton ke-

tens; de andere noemt men de CNO bi-cyclus.
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N(e), Maxwellverdeling

fant 1 indringende decltjes: N(E).o(E)

IT.2.4, Neutrinoverliezen

B2 o0 b ea 2 ea en G e B en oy G e e

Men ziet dat de neutrino's een klein deel van de energie meenemen.,
Alleen bij PP III nemen ze 29% van de energie mee., De neutrino's (geen

lading en rustmassa, wel impuls en energie) vliegen dwars door de zon

heen, en ook door de aarde.

3 257 L
Per seconde zet de zon om: box 107" erg = 6 x 101’ gram H =

6.5 x 1018 erg/gram
= L x ’IO33 H atoomkernen.

Hierbij komen dus 2 x 1038 neutrino's vrij.

De proton=-proton keten Geproduceerde energie
g1 .+ Bt 4 D% 46t 4 v 1,19 % 2 = 2,38 MeV
PP I D° 4+ H' = Heo + vy 5.49 x 2 = 10.98
~He” 4+ He® - He't + 2! 12.85
Iy PR
Netto:4H' - He" + 27 + 2v 4+ 2y + 26,21 (2% v~verliezen)
of
\
He3 + Hel1L - Be7 + oy ﬂ.58-\\\
PP SBe’ we” -1’ 4 vy T 0,05 MeV
1i? + 1l o 2 me™t 17,34
: o
Netto:4HY - He + 2% + 2v + 2y + 25,65 (4% v-verliezen)
of ! \
% Q N
Spe’ 4 1 o BC 4 Y 0,14 MeV
PP III B8 » BeS* . Bt o+ v 77
BeS* -2 He't 3.0
N Ly j
Hetto:LH? —» He  + 2" + 2v + 2y + 19.1 MeV (29% v-verliezen)
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Vi
L W)

L y ;i A L
LA L A A TS T RN

BB o o N1 + oy 1.95 MeV
NI L e Lty 1,50
1
¢ em L'ty 7.54
__:-;_N,]L" o+ H1 - 015 + Y 7.35
012 LN 4 Bt 4 v 1.73
n
N2 4 H1 - 912 + He ' 4,96
of (één op 1000 keer): 25,03 MeV (6% v-verliezen)
N15 + g5 - O,]6 + Y 12,11
O,[6 + 0 S F17 + Y 0.59
F17 - 017 + B+ 4+ V 1.76
o7 L wt o q14 + He't 1420
15,66 MeV

Netto: 4il- Hel+ + 2p" 4 2v 4 2y  + 26.72 MeV (inclusief V-energie)

Deze gaan, op de afstand van de aarde, per seconde door een bol met

- 2
oppervliak 4n (1.5 x 108 x 105) o~ = P x 1027 cu®
afstand aarde-zon > /’
33 ¢
2 x 1

" . 1
Door elke cm2 op aarde vliegen per seconde dus —m—sme o M2 x 10 &

3 A x 10%7
neutrino's van de zon. Ze nemen ongeveer 5% van de totaal opgewekte
energie mee, (2.10°° erg/sec)

Men tracht thans deze neutrino's te detecteren, door gebruik te

maken van de reactie

2z ) -
Cl)? U - A37 + e

welke in een zeer klein aantal gevallen zal optreden als gevolg van
een (zeer zwakke) wisselwerking die de Vv toch nog bezitten t.,o.v., Cl~
atoomkernen. Het argon is radioactief en kan met telbuizen worden ge-
detecteerd, Dit experiment, dat met een grote tank met Cl wordt uitge~
voerd, in een oude kolenmijn in 8, Dakota is helaas nog steeds niet
gelukt.
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In de zon wekt PP I  ongeveer 56% van de energie op
PP IT ongeveer 41%
PP IIT ongeveer 0,01%
en de CNO~cyclus 3%,
De neutrino's van PP III hebben de grootste energie en daarom, daar de
reactiekans met ClL evenredig is met gi s de grootste kans om te worden

gedetecteerd.
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I1.2.6. De_afhankelijkheid van de reactiesnclheid van T, p en van de

aanwezige hoeveelheid van een bepaald element.,

Noem de dichtheid p , de temperatuur T en de gewichtspercentages

van de reagerende elementen: XA en XB en hun moleculair-gewichten:

Py en Py
Dan zal het aantal deeltjes NA en NB s Pper volume-eenheid van deze
X, 'p X 0
elementen, gelijk zijn aan . en —,
p’A uB

De reactiesnelheid zal evenredig zijn met:
(1) de botskans der twee soorten deeltjes,
(ii) de energie van de botsende deeltjes.

Het is duidelijk dat deze tweede factor van de temperatuur van het

gas zal afhangen. We veronderstellen dat dit verband is weergegeven
door een functie £(T) .
(1) de botskans is evenredig met

aQ
e

By o By

N hoe N =

We verwachten dus, dat de per volume-eenheid opgewekte hoeveelheid
kernenergie (per seconde) gelijk zal zijn aan
2
X, o
e = AITBE

AB By o Pp

Uit berckeningen blijkt dat men f(T) goed kan benaderen door

£(T) = k1Y

waarbij voor PP-cycli: Vo b terwijl k een constante is die
CNO~-cyelus: V = 12 J van de specifieke reactie afhangt,

We verwachten voor de PP-reeksen dus:

‘pp = XH2 p? 2
en voor de CNO-cyclus: cowo = Xy ¥¢ p2 w2
+10} Beneden T = 18 x 106 °K
overheerst de p-p keten,
daarboven overheerst de
4 CNO~cyclus.
In de figuur is de af-

0 hankelijkheid van ¢ van
de temperatuur weergege-
ven voor

=l ] ! T ] i | ° XH2 = W en
6.5 7.0 7.5 8.0 X, = 0.005 X .
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Tevens ziet men in de figuur de energie~opwekking door middel wvan
- - . . ' (@]
een derde reactie weergegeven, die pas voor T > 100 x 10 K een
rol gaat spelen. Dit is het z.g, triple-alpha proces waarbij drie he- .

liumkernen worden samengesmolten tot 48n koolstofkern.,

-y L 8
He  + He - Be + v - 95 keV
i
Be8 + He¥f - an + Y + 7.4 MeV
L 12
Netto: 3 He - C + 2Y+ 7,305 MeV

De Be8 kern is niet stabiel en valt weer uiteen in twee heliumkernen,
waarbij 95 keV vrijkomt., Bij deze kontinue opbouw en afbraak van Be
stelt zich een evenwich in tussen heliumkernen en Be-kernen, waarbij er
altijd een bepaalde evenwichtsconcentratie van Be8 aanwezig is. Deze

Be” kernen kunnen dan alpha-deeltjes vangen, waarbij ze overgaan in 012
waarbij encrgie vrijkomt.

Uit het voorgaande zal duidelijk zijn dat B evenredig zal zijn met

ijj en met cen zekere macht van de temperatuur. (¥ = gewichtsfractie

helium)., Er blijkt:

e}a = const,
- N.B.: alle hier gencemde snelheden van energie~opwekking zijn per vo-
- lume-eenheid. Rekent men per gewichtseenheid, dan moeten alle
snelheden met het volume van een gewichtseenheid vermenigvuldigd
worden, hetgeen betekent dat men door p moet delenjo

53y3 p30

IT.%. De_levensduur van verschillende soorten sterren

IT.3.1. De Massa~Iichtkrachtwet ( Z.e I1.2.40.C)

Uit baanbepalingen van dubbelsterren kan men de massa's der compo-

nenten afleiden met:

P2 - -
3 7 g
en
. e
a2 M
waarin:
a = halve lange as van de relatieve baan (in Astronomische Eenheden)
P = omloopstijd in jaren.

a, en 2y de halve lange asscn der absolute banen der componenten,
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log M
Kent men ook de afstand van de dubbelster, dan kan men de absolute
lichtsterkten der componenten bepalen., Men kan de massa's der sterren
uitzetten tegen de absolute lichtkrachten, Men vindt dan voor sterren
op de hoofdreeks ecen kromme die eenduidig het verband tussen massa en
lichtkracht weergeeft, de Z.g. massa=-lichtkracht wet.
Het blijkt dat ook de reuzensterren hieraan voldoen.,

Men kan de M - I wet goed benaderen door:

2,8 .

L AJ’V voor o> 2 3%
4 _ -

L = /7} | voor 2 /y@ > /9 > 0,5 f}’@
o} 8

L ~ ] > voor m < 0.5':':39

Ook de reuzensterren voldoen aan de massa~lichtkracht wet. Alleen de
witte dwergen vallen erbuiten., Deze wet leert ons veel over het inwen-
dige der sterren en is &én van de belangrijkste wetten der astrofysica.
De massa wisselt niet meer dan cen factor 100 langs de hoofdreeks. De

lichtkracht wisselt echter, zoals uit bovenstaande Fformules blijkt, met
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een factor groter dan 106.

De verandering in helling van de massa-lichtkracht kromme bij
Me=2 M@ blijkt het gevolg te zijn van het feit dat voor f? > 21?@
sterren waterstof verbranden wvia de CNO cyclus, Voor !7 <2 ?@ doen

ze dit voornamelijk via de pp-ketens,

IT.3.2, De betekenis van de hoofdreeks
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In het HR diagram bevindt meer dan 90% der sterren zich op de

hoofdreeks -~ vandaar de naam hoofdreeks., Ook de zon bevindt zich

hierop. De andere sterren, reuzen, pulserende sterren e.d., vormen to-
zamen slechts zo'n 10 procent van alle sterren. De hoofdreeks is het
gebled van sterren die, evenals de zon, bezig zijn met omzetting van
waterstof in helium. Daar de lichtkracht alleen van de massa afhangt,
stelt de hoofdreeks kennelijk voor: de plaats in het HR diagram van
waterstof verbrandende sterren van verschillende massa: de zware
sterren bevinden zich bovenaande hoofdreeks, de lichte sterren onder-

aan de hoofdreeks,

jaar zal kunnen berciken.

Men kan van een hoofdreeksster met bekende massa fp en lichtkracht L

de levensduur als volgt schatten: Een ster -met een 10 maal grotere

massa dan de zon heeft een 10 maal grotere waterstofvoorraad en kan
daardoor 10 maal langer leven. Een ster met ecen 1000 maal grotere
lichtkracht dan de zon, gebruikt haar waterstofvoorraad 1000 maal
sneller op en zal daardoor 1000 maal korter leven dan de zon., Combi-
natie van deze twee feiten doet ons inzien dat een ster met een massa va
van kB zonsmassa en een lichtkracht van T zonslichtkrachten, cen

/
maximale levensduur zal hebben gelijk aan %% x 1010 jaar .
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vie kunnen met deze formule de maximale levensduur van de verschillen-

de typen hoofdreekssterren gaan afschatten ! o)

Spectraaltype (in zonsmassa) | (in,@@) b o (jaren)
05 30 105 3 . 106
BO » 16 8,107 2 . 10’
BS 6 6.10° 10°
A0 (Birius, Wega) 2 Hons % . 108
FO (Procyon) 1.5 6 2.5 x 109
G2 (zon) 1.0 “VJT,O _ 1010 jaar
K5 0.6 Yom1z (L5, 1070

Men ziet hieruit dat Spica (15!?0) jonger moet zijn dan 25 miljoen Jr

de Sterren van het Trape-

zium in Orion (3049 ) " o T3 " "
Regulus (5 %%) i " "o 100 it i
de Pleiaden (5=6 3@) R " non 100 i it
Sirius A en Wega ( 2/?@) i i N 700 u U

Kennelijk zijn vele sterren in het melkwegstelsel veel en veel later
ontstaan dan de zon,

Alle 05 sterren die we thans waarnemen kunnen zelfs niet ouder zijn
dan een paar miljoen jaar, Dit is wel heel erg jong in vergelijking

met de zon, die 5 miljard jaar oud is.

IT.4., Sterhopen en hun leeftijden

IT.4.1. Inleiding

Als men zeer veel sterren bij elkear ziet, spreckt men van een
sterhoop. B.v. de Hyaden, Pleiaden, Praesepe (Krib), h en w Persei.
De cerste catalogus van sterhopen is in 1784 door Messier samenge-
steld; hierin zijn ook galactische en extragalactische nevels opgeno-
men, daar men de sterhopen en nevels toen nog niet altijd goed kon
onderscheiden, Dikwijls zijn ze ook opgegeven als NGC, of I& (1864-1908),
We verdelen de sterhopen in: 1. open sterhopen (galactische sterhopen)

2, bolvormige sterhopen,

IT.4.2. Open sterhopen

Er zijn ongcveer 1000 open sterhopen bekend, Ieder bevat niet
meer dan een paar duizend sterren, Er zijn verschillen in concentratie
en aantailen sterren. De meest ijle sterhopen vormen de z.g '‘moving
clusters’ (Hyaden); we kunnen de sterren die hicrtoe behoren opsporen
door de eigenbewegingen en radi&le snelheden na te gaan, De dichthedid

van een open sterhoop is ongeveer 100 4 1000 maal de sterdichtheid bij
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1w -1 P .
T a 00 van de sterdichtheid om de zon.

De open sterhopen bevinden zich bij voorkeur in het melkwegvlak,

de zon. In moving clusters:

langs de spiraalarmen._De richtingen waarheen de moving clusters zich
bewegen liggen meestal cok in het melkwegvlak; hun snelheid t.o.v. de

zon bedraagt ongeveer 20 - 40 km/sec.

Spektra: Het is moeilijk de spektra van de sterren apart op te nemen,
zeker is echter wél, dat allerlei spektraaltypen in de sterhopen
véérkomen, We zullen nu nagaan hoe deze sterren in het HR-diagram ge-
rangschikt zijn., De spektraaltypen vervangen we door kleurindices
(immers: als een ster blauw is, heeft ze een vroeg type - O of B ;
witte en gecle sterren zijn van het type A, F en G, en de oranje-rode
sterren zijn van het type X - M). Als ordinaat nemen we de schijnbare
helderheid (voorlopig). Het HR-diagram valt verschillend uit volgens
de sterhoop die we beschouwen.

Het resultaat voor een aantal verschillende sterhopen dis in de

figuur weergegeven:

rode superreuzen -8

h + v Perse?

Pleiaden

l x « spectrum Lo
i I i ]
0 BO AC 5 GO L0 FO GO
= Kleur index
OPEN STERHOPEN BOLVORMIGE STERHOPEN

Elke sterhoop blijkt maar cen bepaald deel van het HR~diagram te vul-

len, Dit wijst op een sterkere onderlinge saamhorigheid, gemeenschap-

pelijke oorsprong, dan voor sterren in het algemeen, Men neemt waar

dat

a steeds de sterren aan de top van de hoofdreeks in een bepaalde
sterhoop iets naar rechts afwijken, hetgeen de karakteristieke ome=

gebogen top van de hoofdrecks geeft;

i

elke sterhoop zijn eigen rode reuzen heeft, die meestal ongeveer

even helder zijn als de sterren aan de top van de hoofdreeks;
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bij sterhopen met een zeer korte hoofdreeks (M 67, bolvormige ster-

{e]

hopen) treedt een zeer grote reuzentak op die zich continu uite
strekt van de top van de hoofdreeks tot rechts boven in het dia=
gram,
De scherpte van de hoofdreeks kunnen we verklaren daar de afstanden
van deze sterren alle gelijk zijn. Dus een fout in de afstandsbepaling
doet alleen de kromme in zijn geheel iets verschuiven; hiernaast is
het ook mogelijk dat er een sterkere saamhorigheid is, Het is dus niet
zeker of het HR~diagram voor willekeurige sterren, als de waarnemingen
absoluut nauwkeurig zouden zijn, ook zo scherp zou zijn,
De helderheden van de sterren in het bovenste lijntje schelen ten
hoogste een factor twee met de hoofdlijnj; het is dus waarschijnlijk
dat we met dubbelsterren te maken hebben waarvan we niet weten dat ze

dubbel zijn.
Afstanden: We kennen open sterhopen tot een afstand van 5000 rarsec
a uit het HR-diagram.

We nemen de gemiddelde absolute helderheden van de verschillende

stertypean: M
BO ~3. bk
AO +0.9
dFo +3e2
dGo +5,.71

dKO +7 .0
Lezen we de absolute helderheden af en meten we de schijnbare hel-
derheden, dan kunnen we uit M - m = 5+ 5 log p de parallax p
(in boogsekunden) en dus de afstand vinden.

Veel mooier is het, het HR-diagram als geheel op of neer te schui-~

jo*

ven tot men de dwergtak tot dekking heeft gebracht met de fundamen~
teel geijkte,

II.4.3, Bolvormige sterhopen (Vb, M 13 in Hercules)

Er zijn ruim een honderdtal bolvormige sterhopen bekend, Het -to-
tale aantal in het melkwegstelsel bedraagt waarschijnlijk minder dan
200, Tot &én bolvormige sterhoop behoren tussen 100 000 en 10 mil-
joen sterren. De dichtheid is ongeveer 100 maal zo groot als in open
sterhopen; vele zijn enigszins ellipsvormig, wat misschien samenhangt
met rotatie., Deze sterhopen zijn over de gehele hemelbol verspreid,
behalve in een smalle strook in het melkwegvlak (interstellaire ab-
sorptie).

Gaat men de verdeling naar galaktische lengte na, dan vindt men

dat ze vooral in de richting tussen -10° en +10° lengte voorkomen,
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Dit is niet verwonderlijk daar wij ons aan de rand van het melkweg-
stelsel bevinden en in de richting 0° naar het centrum van het stel-
sel kijken. DeAbolvormige sterhopen hebben grote radidle snelheden
(tot 300 km/sec), hetgeen betekent dat zij een stelsel vormen dat
veel langzamer roteert dan het stelsel der spiraalarmen, waartoe de

zon behoort.

o o a

Spektra. - De sterbevol- . 7 0o © 0
king is gcheel anders dan o 2 o 20
in de omgeving van de zon. o @ B o °
Alle heldere sterren (dit ° - B

0 o ]
zijn de enige waarvan men 6::;;::~ ¥ P —
spektra kan opnemen) blij- \\-~;_“~\\\\\\~__”,//’ o ©
ken reuzen te zijn, >0 é o
De reuzentak in het HR- & o [}
diagram is gesplitst en & o o °©

bestaat enerzijds uit een

tak van gewone oranje-rode reuzen en uit cen Z.Ze horizontale tak

die doorloopt tot zeer blauwe sterren (spectraaltype B).
De hoofdreeks is uitermate

kort, De top ervan ligt bij

e B

spektraaltype I8 tot G3,

De spektra tonen alle zeer

zwakke metaallijnen, De

pulserende
sterren

abundantie der zware ele~

lichtkracht

menten in bolvormige sterho-

; 1 \ 1
pen is slechts 56 & 00

van die in sterren van het

~<‘<--—«-—’
spectraaltype afgeplatte stelsel:

Populatie I (plattc stelsel) P24 = 0,015 & 0,02
0,001 =~ 00,0002

]

1 Populatie II (bolvormige sterhopen): Z

(Z = gewichtspercentage clementen zwaarder dan helium).,
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Afstandsbepaling:

(a) Gebruik de veranderlijke sterren,
RR Lyrac sterren en W Virginis sterren. Deze komen vrij veel voor
in bolvormige sterhopen. RR Lyrae sterren hebben My = OTO o

(b) Gebruik het feit dat de helderste sterren ongeveer +1¥1 helder-
der zijn dan de RR Lyrae sterren, Deze hebben dus My = ~ 151
Men neemt b.v, de vijf helderste sterren en stelt hun absolute
helderheid gelijk aan ~1?1 « Met M- m=54+51log p wordt dan
de afstand bepaald,

(¢) Voor bolvormige sterhopen die zover verwijderd zijn dat we er
geen afzonderlijke sterren meer in kunnen onderscheiden gaat men
als volgt te werk. We nemen aan dat alle bolvormige sterhopen on-
geveer ccn even grote totale helderheid hebben., We vergelijken dan
de ververwijderde met de dichtbij staande sterhopen, welke we met

de methode (a) hebben geijkt, .

Vanwege de saamhorigheid moet men wel aannemen dat de sterren in
&énzellfde =terhoop alle vrijwel gelijktijdig ontstaan zijn, b.v,
doordat een interstellaire wolk zich iu cen aantal condensatics
splitste, dic tot sterren samentrokken., De sterren in éénzelfde ster-
hoop zullen dus alle nagenoeg cven oud zijn., Daar condensaties in een
wolk min of meer volgens het toeval ontstaan, zullen in een pasgevorm-
de sterhoop sterren van allerlei massa's voorkomen, van de grootste
tot de kleinste., De hoofdrecks zal dus bij het ontstaan van de ster-
hoop alle spektraaltypen tussen 05 (de zwaarste sterren: 30 - 50.@%)
en M (de kleinste dwergen) bevatten.

Naarmate de sterhoop ouder wordt zullen eerst de kortlevende
O~sterren verdwijnen, daarna de B~sterren, nog later de A-sterren, enz,
(Zie de tabel met levensduren hio'n'onder)o De hoofdreeks van een ster-

hoop zal dus in de loop der tijd steeds korter worden. Dit geeft ons

leeftijd = 0 jaar 20 x 106 jaar 300 x 106 jaar 2.5 x 109 jaar

I
Go I, Go © Go
4 \\\_2~ i 2
i

t
§ ] l 1 | L 1. i i i }

| S I TR N N | |
O5B0O A0 FO GO KO 05 BO A0 FO GO KO 05 BO AO FO GO KO 5 BO AO TD GO KO
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een eenvoudige methode om leeftijden van sterhopen te bepalen,

Men verwacht een vormverandering van de hoofdreeks in het HR-dia-
gram van cen stceds ouder wordende sterhoop als aangegeven in de figu-
ren op blz. 18 (vgl. met de tabel op blz. 1k,

We zien dat cen sterhoop waarin de helderste sterren op de hoofd-
reeks BO-sterren zijn, cen leeftijd van ca. 20 miljoen jaar heeft. De
sterren zwaarder dan 16/g© zijn in deze sterhoop al verdwenen., Zijn de
helderste sterrcen BS-sterren, dan zullen alle sterren zwaarder dan
6 Q% al wegzijn, zodat de leeftijd ca. 100 x ']O6 jaar moet zijn,
Zijn er alleen nog maar stenen van het spectraaltype A0 en later, dan
zal de sterhoop 300 x 106 jaar oud zijn, enz,

Op deze wijze vindt men de leeftijd van de sterhopén dus uit het
spectraaltype van de helderste sterren bij de top van de hoofdrecks.
Vanwege het verband tussen spectraaltype en lichtkracht voor hoofd-
reekssterren, is het nog mooier om de lichtkracht van de top van de
hoofdrecks te gebruiken voor de leeftijdsbepaling,

Men verkrijgt aldus de leeftijden van de sterhopen zoals in dec fig.
cp blz ECaéngegoven, We merken op dat h en y Persel zcer Jjong moeten
zijn (15 x 106 jaar), de Pleiaden iets ouder (60 x 106 jaar), de Hya-
den en de Krib ca., 6 x 108 jaar, en M 67 zelfs 5 x 107 jaar. 1In
de laatstgenocemde sterhoop zijn de helderste nog aanwezige hoofdreeks-

sterren van het spectraal F8 (massa: ~ 1.2 2%)0

II.h.5. De bolvormige sterhopen

Hier breekt de hoofdreeks al af bij spectraaltype F8 en later,
Deze sterhopen moecten dus ook al zmeer oud zijn. Hier doet zich echter
&&n probleem voor: deze sterrcn hebben cen iets andere scheikundige
samenstelling en hierdoor een ietwat andere inwendige bouw dan de
sterren van populatie I. Hierdoor hebben F8 hoofdreeks sterren van po-
pulatie I en populatie II nict noodzakelijk precies dezelfde massa.
Het blijkt dat de populatie II sterren van een bepaald spectraaltype
iets kleinere massa's hebben dan populatie I sterren van hetzelfde
type. De bolvormige sterhopen zijn ca, 1010 jaar oud. Het zijn de oud~

ste objecten uit het melkwegstelsel.

IT.5. Waarnemingen betreffende het ontstaan van sterren.

Wil men iets te weten komen over de plaatsen in de melkweg waar
sterren ontstaan, dan moet men de jongste sterren en sterhopen onder-
zoeken, De O en B sterren zijn nog z6 jong dat zeker een deel van hen

zich nog niet ver van hun geboorteplaatsen kan hebben verwijderd.
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K
jé? 3252 415 x 106 jaar
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-2 R S Ml ~1=10" jaar
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~-6 x 107 jaar

-101 jaar
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12 in Krib s

s I |
~0.4 0,0 0.4 0.8 1.2 1.6 2.0

B=V

7
[De leeftijdsschaal geldt niet voor de bolvormige sterhoop MBJ

Co

Leeftijden van open sterhopen, bepaald uit de lichtkracht van

sterren bij de top van de cluster-hoofdrecks,

Onderzoek van de O- cen vroege B-sterren toont aan dat deze sterren
zich nagenoeg altijd in nevelgebieden in de‘melkweg bevinden, en
tso.v, deze nevels slechts zeer kleine ruimtelijke snelheden bezit-
ten. (Baade, 1944)

Voorbeelden zijn: de B-sterren in de Pleiaden, de 0,B sterren in het
gebied van de Orionnevel (het Trapezium van Orion), de 0,B sterren

bij de Rosettenevel (in de Eenhoorn),

IT.5.2. Associaties

Ambartsumian (1949) en Blaauw (1952) vonden dat 0,B sterren al-
tijd in ijle groeven voorkomen (~ 50 leden of minder) die op het eer-
ste gezicht niet opvallen t.o.v. de achtergrondsterren, Pas als men
hun eigenbewegingen en radi8le snelheden meet bemerkt men dat de
sterren in cen dergeli jke grbep bij elkaar behoren:‘de sterren in
zo'n groep vluchten weg uit één of twee centra,

Dergelijke groepen van 0,B sterren, die kinematisch kenneli jk
bij elkaar behoren, noemt men OB assoclaties, Een dergelijke associa~

tie is iets anders dan cen sterhoop ~ een associatie kan een gebied
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van meer dan een graad beslaan aan . T
A . »
de hemel, wat in de ruimte met tien- \\<_ » . Co )
3 . ' w0 Yo » g
tallen lichtjaren kan overeenkomen. ‘ R * .
° ]
1 TRy A .
Een open sterhoop heeft echter vrij- P
i .. s T
wel nooit een diameter groter dan . . :
v 0 * ¢ ]
enkele lichtjaren en is dus zeer . * * ’ . ® .
/‘ Q/ ’ % § \l
. . . .
compact. Associatiesterren worden, -, . * \ T .
in tcgenstelling tot die in een /
sterhoop, absoluut niet door gravi- r ¢ = achtergrondster
tatickrachten bijeen gehouden. ~ * = associatiester

Ben OB associatie bevat meestal naast losse OB sterren oék:
1) één of meer open sterhopen (b.v.: h + x Perse¥ zijn 1id van de
I Perseil associatie),
2) K en M superrcuzen (Betelgeuze is 1id van de I Orionis associatie),
3) meervoudige stelsels met positieve energie (zoals het Trarezium in
Orion ),
L) Gas en stofnevels,
5) Onregelmatig variabele rode dwerg-sterren met een emissiespectrumn,
de z.g. T Tauri sterren.

Uit de expansiesnelheid van de associatie kan men, terugrekenend,
het tijdstip bepalen waarop de sterren zich min of meer in &én punt
bijeen bevonden. Hieruit vindt men de leeftijd van de associatie. Men
vindt zo bijv, de volgende lceftijden:

I Lacertae: 4,2 x 106 jaar

IT Cephel : 4,2 x 106 jaar
X

IT Persei : 1,5 106 jaar

' 6 .

Sco Centaurus: 50 x 107 jaar.

De associaties zijn dus inderdaad Zeer jong, zoals men uit de aanwezig-
heid der OB sterren ook verwacht (de Sco Cen associatie bevat geen

sterren van het type O meer).

T associaties

Het blijkt dat de T Tauri sterren 66k in nevelgebieden voorkomen
waarin zich geen OB sterren bevinden. De T Tauri sterren kunnen dus ook
aparte associaties vormen. Deze noemt men T-associaties. Daar de T Tau-
ri sterren (dwergen) veel minder opvallend zijn dan de OB sterren moet
men speciale middelen gebruiken om hen te vinden: objectief prisma -
rode dwergen met emissiespectra ﬁallen direct op. Het blijkt dat:

a) Elke OB associatie is tevens een T associatie;

b) Niet elke T-associatie bevat OB sterren;
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¢) De T Teuri sterren bevin-

o

den zich in het HR dia-

. ) 0B sterren
gram rechts boven de s
: . ) m_ .
hoofdreeks; L=Tauri
L <« sterren
d) T Tauri sterren komen log e L

uitsluitend voor in ne-
velgebieden in de Melke

weg.

We vermoeden uit bovenstaande < log Tg
eigenschappen dat ze misschien
de voorlopers zijn van sterren van een spectraaltype later dan OB op de

hoofdrecks.,

II.5.3. Globulen en Herbi —Hggo objecten

Tegen de achtergrond van heldere emissienevels ziet men dikwi jls
kleine scherp begrensde donkere wolkjes afsteken. Dit zijn kenneli jk
gebicden van grote concentratie van gas en stof. Men noemt deze wolkjes

bolwolkjes of globulen (B, Bok). Ze hebben doorsneden van cnkele licht-

Jaren en massa's van enkele tot enkele honderden zonsmassals. Ze bevat-
ten dus genoeg massa om sterren of kleine stergroepen te vormen, Voor-
beelden: globulen in de Rosett@nevel (Eenhoorn) en inScutum Sobieski.

In nevelgebieden ziet men z.g. Herbig-Haro objecten. Dit zijn

kleine diffuus lichtende objecten bestaande uit cen aantal lichtcentra,
Herbig cn Haro ontdekten dat voor cen dergelijk object in Orion er in
1954 een aantal lichtgevende centra waren bijgekomen die men op foto's
van hetzelfde gebied uit 1947 nog niet aantreft. Later is dit ver-
schijnscl ook bij andere H.H.-objecten waargenomen, Het is niet onmoge=
lijk dat men hier de geboorte van -~ in nevels gehulde -~ T Tauri sterren
meenaakt. Hoewel de tijdsschaal van 7 Jaar onwaarschijnlijk kort 14 jkt
zullen we later zien dat men op theoretische gronden inderdaad derge-

lijke korte tijdsschalen kan verwachten.

II.6. De vergelijkingen van steropbouw.

II.5.1, Inlciding

We kunnen van zon en sterren slechts de buitenkant waarnemen. Van

het inwendige kunnen we alleen indirect, door middel van de theorie,

iets te weten komen, Ve hebben al in § II.2.2. gezien dat men tempera-
tuur en druk in het zonneinwendige op eenvoudige wijze kan schatten en
aldus bepaalde ecigenschanpen van het inwendige kan afleiden. Voor ster-

ren geven de waarnemingen ons in het algemeen:
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1. De totale mausa s
2o De totale lichtkracht L; we meten hoeveel straling de ster ver-
laat, deze hoeveelﬁeid moet dus ook in het inwendige ontstaan,
daar we aannemen dat de ster zich in evenwicht bevindt,
5. De straal R van de ster.
De chemische samenstelling wordt uit het atmosferische spectrum van de
ster bepeaald, Meestal blijkt dat de ster vrijwel volledig uit water-—
stof en helium bestaat met slechts ecen klein beetje zwaardere elemen-
ten (C, 0, Na, Ca, Fe). Een karakteristieke samenstelling is b.v. voor
populatie I: 70% H, 28% He, 2% zwaardere elementen.
We gaan nu eens bezien hoc we de inwendige bouw van de ster in fysi~-
sche vergelijkingen kunnen vatten.
vergelijlking

We voeren in: de afstand r tot het stercentrum en de massa Mr
binnen de bol met straal r; Lr = lichtkracht ter plaatse r. Aan de

rand van de ster weten we:

r = R
M = M T o= T = L L = L
- 9 - - b} - 9
r eff - R2 . r
F = 0, p = 0 .
!
gasdruk dichtheid (gr/cmB)
P:' -
£ _O% P =0 a) Hydrostatisch
r=Rr{T =Toss g
(L, =1L evenwicht
J De massa

binnen een bol

met straal r bin~

nen de ster geven

we aan met My .
Beschouw nu

een bolschil met

binnenstraal r en

buitenstraal

r + dr., Deze heceft

ecen volune

Ly r2 dr en dus

een massa
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\ 2 .
dM, = brnr par (IT.1)

Dit is de differentiaalvergelijking voor de magssa; de oplossing is:
r
- 2
W, = 5 hmw »~ o dr (I1.2)

0 E oy
Aan het oppervliak van de bol met straal r heerst een gravitatiever-
snelling gelijk aan:

M
5
g = G “E (II.B)
r
We nemen nu aan dat de ster in evenwicht is. De gasdruk P zal dan van
; N , . 2
binnen naar buiten afnemen, Beschouw nu cen oppervliakje van 1 em van
de bolschil tussen 1 en r_+ dr (zie figuur). Hierop werkt naar
buiten toe cen drukkracht gelijk aan het drukverschil =dP  tussen
onder~ en bovenkant. Naar beneden toe werkt tegengesteld hieraan een
. 2 o b A 2
kracht gelijk aan het gewicht van het blokje ;met ondervlak 1 ocm® en
L 3 "}

opstaande zijde gelijk aan dr - volume = dr cm I Deze twee krach-

ten houden clkaar in cvenwicht, dus:
P = ~-p g dr (IT.4)

Hieruit volgt met (II.3) de vergelijking

. G M
B s e By 5
dr o 2 (I1.5)

Pit is de vergelijking voor hydrostatisch evenwicht,

In de meestc sterren is P praktisch gelijk aan de gasdruk; slechts in
de zeer zware hete sterren speelt ook de stralingsdruk een (kleine)
rol, in dat geval geldt: P = Pg + Pr o

b) De toestandsvergelijking der materic

Het verband (op iedere plaats) tussen de druk P, de dichtheid p
en de (absolute) temperatuur T ~ als derde toestandsgrootheid - noemt

men de toestandsvergeliijking. Voor normale gassen geldt de ideale gas~

wet van Boyle/Gay Lussac:

P,o= . %T, - (II.6)
waarbij R = 8.%34 x 167 erg/graad.mol de universele gasconstante
is en p het gemiddeld moleculairgewicht aangeeft, Deze vergelijking
geldt zolang de onderlinge krachten tussen de gesdeeltjes in het niet
vallen bij de kinetische (thermische) energie,

Het gemiddeld moleculair gewicht B is bij volledige ionisatie

gelijk aan het atoomgewicht gedeeld door het aantal deeltjes, deWwoez,:
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kernen + electronen. Voor geioniseerd waterstof vindt men zo: Yy = %3

voor helium: Ve = en voor alle zwaardere elementen: 1 a 2

VAN N

Pap'big p >.10" & ’IO4 gr/cm3 (enigszins afhankelijk van de

- temperatuur) verandert de vorm van de toestandsvergelijking van de ma-
terie in het sterinwendige door het optreden van ontaarding, Dit is
het gevolg van het Pauli-principe, volgens welk principe geen enkele
quantumtoestand door méér dan één electron mag worden bezet (we zien
dit al direct in de verdeling van electronen in schillen in cen
atoom). Fermi en Dirac hebben dit voor het eerst op de statistische
mechanika toegepast (waarmee men de snelheidsverdeling der deeltjes in
een gas bestudeert): in een ontaard gas zijn alle quantumtoestanden

tot cen bepaalde maximale energie volledig bezet.

In één dimensie van de snelheidscomponenten:

gedegenereerde

1550 di chbhed sgelheldsverdellng
: mvv2 i
i
e
4 Ao
maxwellverdeling
der snelheden
n(v )
36 LA
n(v, )
A AT O Lt o o e TN YV X YR TN Xt K RTTRTR N |
r = Vi ———— 'V'X
quantunholkjes
De deeltjes zijn hier statistisch Bij hoge dichtheid zijn alle
over de quantumhokjes verdeeld quantumhokjes gevuld: de snel-

heidsverdeling degenereert

In een volledig gedegenerecerd gas is het temperatuursbegrip zinloos;
de druk P hangt nu nog slechts van de dichtheid p af, en wel volgens

5/3
P = 9,91 .10'% (£ (II.7)
L

Hierbij geeft b de gemiddelde massa (in atomaire eenheden) per
cleetron aan. Dus: voor waterstof is by = 1 3 voor helium is v = 2

evenals voor vrijwel alle andere atoomsoorten.,
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Bij nog hogere dichtheden, voor g > 2.106 gr/cm3 wordt de
maximum-cnergiec der elecctronen groter dan de rustmassa energie ggi
(vO in bovenstaande figuur wordt van orde e
Men krijgt dan relativistische degeneratie, waarvoor geldt:

L/3
P o= 1.231 . 1077 (&) CIL,8)
T

Grens van geclegencreerd en.

9 £ nict gedegenereerd:
8 |- E? 8tel (II.6) en (II.7) aan
7 o §O elkaar gelijk:
S
nict o< ol B RT 12 5/3
6 gedegeneredrd éf’ E ) L 9.91 . 10 (j;)
” 'g .

7’ ) >
? . s |3 RN
A o & f I

[ D Vi L - log T = 3 log p +

3 2 B osedi w2 o 2 6 8 + constant

log p =~

dit is de grenslijn in de figuur,

-;-.n..-.-.-u.m....:-_——«.—u—-—“nm*u—n___———--——-__————.—_——.“——.——u-—_-..:—-—----

Om de temperatuurverdeling in het sterinwendige iT(r)J te bere-

kenen moeten we onderzocken welk soort energietransport er plaats

heeft. Slecht energietransport geeft cen steile temperatuurgradiént,
goed energietransport geeft een vlakke temperatuurgradiént f houdt

resp. een stukje hout en cen stukje ijzerdraad in een vliam - voelt U
het verschil in temperatuurgradiént? j
Allercerst kan energietransport door straling optreden, Dit ge-

schiedt door absorptie en re-emissie van de in het inwendige opgewekte

stralingsflux., Daar we cvenwicht aannemen moet de bolschil de flux Dr

dic ze van binnen uit ontvangt ook naar buiten weer uitstralen. Deze

vorn van energietransport heet stralingstransport of stralingseven-

wicht. De lagen zijn hierbij in rust en de atomen absorberen en re-
emittercn de straling continu zodat de fotonen geleidelijk naar buiten
lekken,

a) Het begrip absorptiecoefficient

Beki k een bundel met energieflux I erg/sec die op een absorbe-
rend laagje nmet dikte dx  valt:

Laat de bundel een doorsnede dO hebben.

5

Men definilert nu de absorptiecoefficidnt kb per cm” van het materiaal

van de laag als volgt:
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De uittredende bundel heeft na door-

S

gang een bedragje - dI aan energie
itz ol e T AT verloren., Het is duidelijk dat dit be-
m”mf?: é%;(;;ﬁﬁw%h drag evenredig zal zijn met:
1. de intensiteit I van de opvallende
straling; p€v ”N7g?“'3?f
2, de dikte dx van de absorberende
laag;
5. het oppervlak dO van de doorsnece
van de bundel.
dI = =~k I dx do (T1:9)

Voor de betreffende bundel is d0 constant. Door vergelijking (II.9)

te integreren kan men de verzwakking als funktie van x berekenen:

Ql = =~ k dO; dx
I v O
const

geeft na integreren:
~k d0.x
o}

I(x) = IO e (IZ:10)

waarbi j IO de intensiteit bij x = 0 is. De bundel wordt dus expo-
nentidel verzwaktmeb x|
Beter nog is het, de absorptiecoefficieént per gram naterie te de~
finiéren (in plaats van per cmB). Dit is zinvol in het geval van een
gas - het gaat immers om het aantal absorberende deeltjes; dit aantal
behoeft in c¢en gas niet in elke cm3 hetzelfde te zijn. Het aantal
deeltjes per gram is wél constant. Definicert men k als de absorptie-
coéfficiént per gram, dan zal de absorptiecoéfficient k_  per volume-
eenheid gelijk zijn aan:
'ko = k 0 L)
) ﬁg; e ﬁg;'gr. é;*/cm3
iGa zelf na, dat als p een functie van X is, integratie van (II,9)
geeft: X
“x.d0 | p(x)dx

I = T o g (I1.12) |
e} =

k is over het algemeen een functie van py T en van de chemische saumen-
stelling. leestal kan ze goed worden benaderd door

k = const p 7/ (Wet van Kramers).,
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b) De vergelijking van stralingstransport

aT4 T

L () = -

3

e IS

X =
5 ko dr .
Lyy
k = absorptiecoéfficiént per gram

k p dr = absorpticeeefficint voor laagje

VRV v eyl

met dikte dr en oppervlakte van

1 cm2 o
Nu is Lf = stralingsenergie geproducecerd binnen bol met straal r in
sterinwendige., Door 1 cm2 van de bolschil tussen r en dr wordt dus per
seconde geabsorbeerd de stralingsenergie

L
SR, n dr erg/sec .
L 2 l

o 1

bij absorptie wordt stralingsdruk uitgeoefend (vgl. molentjes

met spicgelende en zwarte wieken, in vacuum opgesteld). Algemeen is:

2 pEY ., 14 2
F = mig = o (% nv™)
kracht energie

- Kracht uitgeoefend door de geabsorbeerde straling in het blokje met
dikte dr is:

L, : ar
Rl c

br p
meet
deze kracht precies gelijk zijn aan het verschil in de
stralingsdruk van het stralingsveld aan onder- en bovenkant van het

vliakje. De stralingsdruk van cecn foton?ngas volgt uit de wetten voor

,.
cen zwart lichaam en is gelijk aan ﬂ%— sy Waarbij a = %9 v
(0 is constante uit de wet van Stefan-Boltzmann) .
T 4+ 4T

't Ty d

a
Dus d (=) = - =X 5 1 28

2 Lo p ¢
ofwel
(£ = - Ok - ATTAR)
str Ly r“ La ¢ T

_ VERGELIJKING VAN EDDINGTON
Dit is ce vergelijking voor het tenperatuurgradiént in geval van ener-

gietranspoft door straling.
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c) Energictransport door convectie

Beschouw cen.atmo=-
sfeer waarin de tempera-
tuur van de hoogte r af-
hengts: T = T(p) .

We willen nu onder-
zoeken of een gasbel die

r 4+ Ar i
. we lets naar boven ver-

plaatsen, als gevolg van

haar adiabatische uitzet-

ting lichter dan haar om-
geving zal worden of nict,
Op de hoogte r heersen druk P1 en temperatuur T1 in de atmosfcer,

op de hoogte r+ar u P2 i 1 T2 LR N 5
We nemen aan dat op de hoogte r de bel in tecmperatuur- en druk-
evenwicht mct haer omgeving is; dus T1* = T1

Ppr =Py

Verder nemen we aan dat tijdens het omhoogbrengen de bel steeds in
drukevenwicht met haar ongeving blijft: P2* = P2 .
Daar we aannemen dat de bel adiabatisch uitzette kunnen we haar

temperatuur Ta* berekenen mct de adiabatenvergelijking:

. ¢
"-£«T~ = const. , met y = EE (IT.14)
(1) v
P Y
Dus: 1 1
P2(1"§) P2 (1—;)
12* = ’l/l* (-13-) = T,] (-15—) (II.15)
1 1
Als TZ* > T2 y dan is de bel lichter dan haar omgeving geworden en

zal dus verder gaan stijgen. In dit geval is de atmosfeer dus insta-

biel en zal er convectie optreden. Ga zelf na dat een ecenmaal dalcende

bel in deze atmosfcer blijft dalen.

Als TE* < TZ y dan is de omhooggebrachte bel zwaarder dan haar onm=-
geving geworden cn zal dan weer gaan dalen. De atmosfeer is in dit
geval stabiel, LEen naar beneden gebrachte bel zal bij loslaten weer
stiqun,J
;Deze regels gelden voor steratmosferen zowel als voor de aardse
L

atmosfeer: b,v, de vorming van convecticve bewolking op zomerdagen na

verhitting van de ondergrond.J
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Algemene regel voor een steratmosfeer is dus: er treedt convectie op

als

daT ar ] -

-3 I °
(5 )ad = (II.16)
1s (S5 i) r

en g&én convectie als ir’ag S e |
(beide gradienteh zijn negatief, er =taat dus eigenli jks

‘g—{ % ‘ . 5 (IT.16) wordt het Schwarzschild criterium genoemd.

Hier is (QE) 0d de temperatuursgradient die in de bel optreedt tijdens
het adlabatLUCh opstijgens Deze gradient kan eenvoudig vit vgl.(II.14)

afgeleid wordens:

ary _dmy @R .1y av
(aa = (GFaar @ = 1 - B 3=

QT .1y I 4
dus  (3=) .= (1 - » )5 1o (IT.17)

men kan (%g)ud dus eenvoudig uit het drukgradient in de atmosfcer
uitrekenen,

Om te onderzoeken hoe in een bepaalde laag in het sterinwendige de
energie gestransporteerd wordt: of door straling, of door de opstij=
gende convectiebellen (die bovenin de atmosfeer hun warmte afgeven)

moet men dus beide gradienten

aT 5 (4T ‘
(= r)ﬁtr en (5=) , uitrekenen. Als ( ) > (37) 4, dan treedt

convectief transport op.
T
s (59, (&

ar’ st dan gaat het energietransport door middel van

straling,

d) De energieopwekking

De door kernreacties geproducecrde energie in de bolschil zal gelijk
zijn aan
T 2
o= 3
dlr P et oo €. dr (IT.18)

nassa vedeschil x er

¢, = ¢ (p, T, X, Y, Z).

IT o6yl Bereckening van de bouw van een ster

a) Vatten we de vergelijkingen die hierboven afgeleid zijn voor de

vier onbekende grootheden
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e
S
P
Lr als functie van r, samen dan hebben we
i
M {
r
Q;Llr: = b r® (TT.A)
GM : !
P . ;
g—; = - == (1I.B)
II -
drL "
E?E =h o7 r® e (II,.C)
ar _ _ Lr 3k stralingsevenwicht ’
P - - . i
dr 4”ra LaeT” (vgl.v.Eddlngton) ‘ CIT.D ;)
ar Togp , . 1
= (1= 1/Y) i convectief evenwicht §

2}
hierbij zijn de functies ¢ = ¢ (p, T, Xy Y, 2)

¢

k (o, T, X, ¥, %) i (I1.E)
o=p (P, T, X, 7, 2) ¢

j

=
1l

7
bekende fysische functies, die men in standaardwerken getabelleerd kan

vinden als functies van o, T, X, ¥ en Z,

Daar we met vier vergelijkingen en vier onbekenden te maken hebben

zijn de vgln. in principe oplosbaar. Het zijn differentiasal-vergelij=

kingen. Mits men de randvoorwearden kent kan men ze oplossens
Stelling van Russell-Vogt: "Een ster met gegeven massa en chemische
samenstelling is volkomen bepaaldii,

Dit is duidelijk, daar in (IT.A « II.D) we met k, p en € te maken

hebben dic nog van X, Y, Z afhangen.

b) HMethode van oplossing. De oplossing bestaat uit vele malen proberen.
P 12y ¥

e kennen ne.l. de randvoorwaarden niet. e nemen daarom maar een zekere
L en R voor de ster aan, integreren nu onze vergelijkingen naar binnen

toes. De temperatuur aan de rand zal gelijk zijn aan de effectieve temp.

T =\C/ g - en P = O aan de rand. Door L en R aan te nemen
(" onderd¥i1ien we bekend) kennen we dus alle vier de grootheden aan
de rand en kunnen dan (II.A - II,D) numerick naar binnen integreren

(door in kleine stapjes naar binnen te gaan).
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o : Zo integreert men door tot

aan het centrum con vindt:
ey 3 ° ]
voor r = O : Mrc s L y Po en T, .

d) De randvoorwaerde in het centrum

Als men aan de rand van de ster de juiste waarden van L eﬁ"B heeft geko~

zen (wat betckent: de waarden behorend bij cen evenwichtsmodel voor cen ster

met masse 09), dan moet men in het centrum vinden: Mrc =0, ch =0 o

Als de integratie dit niet oplevert, waren de L en R waarvan we uitgin-
gen nict juist; men kiest dan andere L en R en probeert het opnieuw, enz,,
zolang tot men een paor (L,R) vindt, dat in het centrum juist Mpo, = Ly, =0
levert.

Jen heeft dan het juiste model voor ecen ster van massa )G (en de gegeven

chemische samenstelling) gevonden.

Tevens kent men voor dit model het verloop van P, T, Mr’ Lr en p als
functie van r .

Bovendien weet men, uit het gebruik van de voorwaarde (II. 16), wA&r zich

convectieve zdénes in het wmodel bevinden.,

II.6.5. Modellen van de zon en evolutic tijdens de waterstofverbrandlné

O D AN €0 00 0 e i e 23 S B 3 B B G D Bue (55 R4 Gee G R S ST Rae bue 60 Som %3 K s K TP M G G SO e D 20 cas St W e o ) W 58 B0 e A e o8 s SV Ban oes e S

a) Het beginmodel

‘e hebben in het bovenstaande aangenomen dat de ster cen homogene schel-
kundige samenstelling heeft - duw.z.: X, ¥ en Z zijn konstant door de go-

hele ster. lMen kan op deze wijze dus alleen maar het beginmodel van de

J
zon uitrekenen, /Om“ het 5 x 109 jaar geleden was. Men vindt dan het
volgende model ; L =0.7"7 Y = 0.27; 2 = 0,02 J :
Temp, in dichtheid iﬁ
108 % 0.9 | (100 gr/em3) ,
straal (in 1077 em)
OB 1= -
T x ’106 0.7 - % o
Y \\2
v e}
\ NG
12 PN | SN
\“'\\ \?‘(:/_
10 005 B "’\__’o —
\\‘\ \\-“‘Né@~ ;
8 Oall‘- \\ \!dl)\o\:‘[y -
6 O A v x . T~ _‘3 3% '
- RS R e S T e
BED = . S Ir (in 107~ erg/sec)
L 0.2 - N strael iy . -
/, \ N
2 \).1 e ,, = ~ \‘",I
7 € ~ \_
o i i I ) 4. i R

Mr -
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Het Model van een oudere ster

Om het model van de zon voor thans uit te rekenen gaalt men als
te werks
Men kent voor het beginmodel €, als functie van r. Men weet dus

hoeveel waterstof er per seconde in elk punt van de ster in helium

wordt omgewmet,

Hieruit kan men berekenen hoeveel helium er in elk punt van de

ster gevormd is na cen tijdsinterval Ate. Men vindt dan voor dit

tijdstip het verloop van de waterstof= en heliumabundanties X(r)

en Y(r) als functie van rs Daar dit verloop niet mecr constant

is, zal het beginmodel nu nict meer precies het juiste stermodel

7zijne

Om het nicuwe stermodel te bereckenen voor het tijdstip At, geat

men op precies dezelfde wijze tewerk als in §‘ (IT.6.4.) is

uiteengezete. Hier zijn nu X(r) en Y(r) functies van r, hetgeen

invloed zal hebben op de grootheden €, k , p en p, daar deze

functies zijn van X, Y, 2, P, T, Men werkt dus als volgt:

(1) kies een LyR combinatie (in de buurt van die voor het begine
model)

(ii)integreer stapsgewijs naar binnen, rekening houdend met het
verloop X(r), ¥(r),

(1ii) Probeer dit weer net zolang tot men ceon L,R combinatie vindt

die in het centrum Mr = Lr = 0 oplevert,
c c

Dit is dan het stermodel voor het tijdstip t = At.

Voor het model op tijdstip t. = At kent men G als functie wvan o

-en kan dus weer X(r) en Y(r) berekenen voor het tijdstip t_=t._ +At

7 2

en hiervoor wecer het stermodel berekenen, enze
Aldus vindt men het model van de zon voor t = 5 x 109 jaar:

e geven alleen o en X in

S — XH grafiek: vergeleken met die
0.6 in het beginmodels We zien
’ dat voor het zonnecentrum
02 het volgende geldt:
- O.ll'
10.3
™ OQZ
40,1
N S L s

.. i -
0.7 0s2 0.3 04t 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1,0
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t =0 t = 5.10° jaar

T, = 13,7 % 10° %K 15,7 x 10°
Po = 90 g/cm3 158
X = 07 0636
e = 13.9 erg/g.sec 175 erg/g.sec.
T - e 5 _— 5
Ry = 6,59 x 107 km Ry = 6.94 % 107 km

. 53 33
L© = 2,78 x 1077 erg/sec L@ = 3,90 x 1077 erg/sec

Co De sanname van géén menging

In het bovenstuande is stilzwijgend aangenomen dat er in de in

stralingsevenwicht verkerende lagen in een ster geen vermenging van de
lagen van .verschillende diepte plaatsheeft.cen dﬂt het gevormde helium
op de plaats blijft waar het is ontstaan.

Dit is ecen gevolg van twee feiten:

a) het sterinwendige heeft cen zeer grote dichtheid en is daardoor
als een zeer taaie vlioeistof op te vatten.
b) De gevormde helium is gwaarder dan waterstof. De lagen in het

binnenste van de ster hebben hierdoor een groter goortelijk gewicht

dan de verder naar buiten liggende lagen. Het soortelijk gewicht

neent af naar buiten,

Deze situatie = van een zware vloeistof die onder drijft en een
lichte die boven drijft - is stabiel. Vergetijik dit met een bak met
water waarop men olic giet. De vlioeistoffen vertonen geen neiging om
zich te vermengen (in het omgekeerde geval is de situatie niet stabiel,
water op olie gegoten gaat in slurven naar beneden zakken totdat de
situatie met olie boven is bereikt).

rllhli TT
—‘“Q—.::_-_.._:_:.A)F‘> i !?:!LJ o I l stabiele

/j/;/v‘]atc )/ / // Situatle
VS S

stabiele situatie

Behalve in convectieve gzones zal er daarom géén menging optreden tussen

de verschillende lagen in de stere

a) Modetlen van hoofdreeckssterren = Evolutie tijdens de waterstofe

verbranding.

Dit oatbreken van menging heeft tot gevolg dat de ster ecen kern
met cen steecds hoger helium-gehalte gaat ontwikkelen. Hierbij treedt
er een verschil op tussen hoofdreekssterren die Lichter en sterren die

zwaarder zijn dan 1.2 @@ zijn:
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In sterren met h} Te Q; ¢ kern in stralingsevenwicht (PP keten) s
@

) 162 by ¢ convectieve kern (CNO cyclus):
o}

, 11,00
o Helium-
! ; - ! gehalte
/'//
77l 0427

W///// ///

’W‘< 1.2 %b _ ky:> le 2 ng@
Tog L Het gevormde helium bllgtt op Het gevormd helium wordt door de
R LO de plaats waar het ontstond, gehele kern heen verspreid door
540 | de convectie,

1.023 x 107 o)

75 m,

HeO - ///gfz 129 % 107 Q;} rikaan I.Iben voor sterren met
X = 070, ¥ = 0428 en 72 = 0,02

De figuur toont resultaten

2
/cs
5

van berekeningen door de Ame=

Het beginmodel is aangegeven

7’.{
JT met 1, het model met een cen=

-

3,0 |- ’60949 x 10
1
o{i’%

traal heliumgehalte van 100%
TR is aangegeven met 2o Dit model
2,0 L 1,//°’ 273 x 10 Jrj markeert dus het einde van de

waterstofverbranding.,

De tijdsintervallen nodig om

van 1 naar 2 te komen zijn in

o 1//5 1.567 x 199 jr’de figuur aangegeven,
Te5 Q@ Men merkt op:
{8 06 x 10° jr;a a) sterren met > .2 ?}O
0e0 - K£2bg evolueren naar rechts en iets
g naar boven. Ze worden maximaal
brl.5 l.;.f/;, )..;.:3 l_l.,i;z Ll.t.f] 1,,_‘50 3‘.9 318 31.7 3'.6 ongeveer een factor 2 helder-

der dan in het begin.
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(b) Sterren metlg'g 102 @b bewegen zich near linksboven, vrijwel
vertikaal en worden ongeveer een factor 3 helderder dan bij hun
geboorte.

Vraag: Beredeneer aan de hand van bovenstaande figuur waarom in het HR

diagram van een sterhoop de top van de hoofdrecks altijd iets naar rechts

afwijkt ten opzichte van hoofdreeksen van jongere sterhopen (z., § II.L.2

en § II.L,5.)

Co Convectie in de buitenlagen. Modelberekeningen tonen aan dat in

hoofdreekssterren van spectraaltype A5 en later (23< 1.8/9@) ook in de
bultenlagen cen convectief gebied optreedt dat dieper wordt in de rich=-
ting van de¢ latere spectraaltypes. Bij de zon is de diepte van deze laag

ongeveer 0,7 R®; ze bevat een massa van ongeveer U.O1ﬁ;®.

ke Z:00.10 R
L I ~lo.45 R
- 1 ] 1
1.8@@ (A5) 1.0 (G2) 0.5;;2.@ (K5)

Hoewel de diepte der convectielagen groot kan zijn, bevatten so slechts
een zeer geringe fractiec van de massc.

IT,7 Het virisaltheorema

@
e

II.761 Het viriaaltheorema voor cen &énatomie ideaal gas.
{ 4o }

oals in § (IT.2.1.) werd afgeleid is de totale potentidle (gra-

vitatie) energieinhoud van een ster geliljk aans
R

Egs= - £ ggirer
Immers - als we de ster laagje voor laagje opbouwen door materie aan te
dragen vanaf het oneindige tot r, dan komt bij aanbrengen van het
massa=~elementje dMr vrij de hoeveelheid energie Q%E dMr, Dit moeten we
dan van r = O tot r = R integreren om de totale bij de opbouw vrijkomende

energie te vinden

aMr = 4 e p dr ' (IT.A)
n R &M >
zodat |Bg = - | -—;5'- L 7 r® o dr (I1.20)
o




In geval van cen ideaal &&natomig gas geldt:

B = & NkD=o P
th 2 \ 2 gas
.f[ 4
thermische * constante van Bolfzmann
energie per \ e i 3
3 aantal deeltjes per cm

cm

IT.%8

(IT.21)

De totale thermische energie=-inhoud van de ster is dans

R R

- 2 P - 2 g
By = | Zrav=[ 2 40" ar
(o] ' (@]
folume

= . L / .
Integreer porticel - & = = 2 P = - P e
gre P ¢ “t'.’l o ;] mr / = ar
0

rde eerste term var PsLe= O daar voor r=R geldt:P=0jvoor r=0:r’=

~ R .
Dus: xR Sppa ; (r %% ) 4bomor

2

dr

¢

Met behulp van vgle.(II.B) van hydrost.ecvenwa: TS

gaat vgle(II.22) over in:

T GM) 2
m ' = 4 { [ = L}. e d '
“th =4 T T meE
& :

Combinatie van vgle(II.20) en (II.23) levert:

Eg = w2 0

Men kan ook de totale energie uitrekenen:

Ltot = &+ Eth = Lg - Eg = % mg
dub'fﬂtot 5 ;

i or’ dr

S o

o |

(IT.22)

fol r
5 0
r

(I1.23)
(IT.24)
(11.25)

(IT.24)en (II,25) zijn verschillende vormen van het zge Viriaal theorema.

IT.7.2. Het gpeval van cen willekeurige gasbols

Men kan voor een gas algeneen in plaats van vgle(II.21) schrijvens

P=(Y «1) By, met N

Y = CP/CV °
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Men leidt dan cenvoudig, op dezelfde wijze als hierboven, af dat

i = s E I .»f
Lg 2N e q) 1th (I1.26)

Controle: voor een ideaal &&natomig gas is Y = 5/3 en vindt men
vgl (II,24) terug.

Men kan in dit geval de totale energie van de ster schrijven als:
. : 1
E = B E,. =& = E
tot ~ g T Fth T g T 3(y-1) g

s _ 3Yeh - g
? Bt T SV g e

Dit is de algemene vorm van het viriaaltheorema.

IT,763 De betekenis van het viriaaltheorema voor de sterevolutic.

We beschouwen van nu af het gas in de ster als een ideaal é&&natomig
gase. In dat gevsl geldt dus (II.24) en (II,.25)
Bo& w20 (IT.24)
on Mpsy =20, (IT.25)
Stel nu dat de ster een stukje krimpt. Uit (II.20) volgt (daar R
afneemt) dat Eg sterker negatief wordt: de ster verliest aan potenti@le
energie, dus:

AR < 0O
12y

Uit (IT.24) volgt dan, dat de thermische energieinhoud van de ster

toeneemt: AEth = - AEg >0 (I1.28)

Uit (II.25) volgt echter, dat de totale energie van de ster afneemt:

AE = 4+ A EF <0 (II.29)

tot
De ster als geheel verliest dus de helft van de vrijgekomenApotentigle

energiee.

Dit bedrag wordt uitgestraald (verliezen = uitstralen)

"'Wéwgiéh dus: cen samentrekkende éésbol in hydroé£;£igéh e§;£ﬁiéht
straalt de helft van de vrijgekomen gravitatie~energie uit en gebruikt
de andere helft om haar thermische energie (dus haar temperatuur) te
verhogens

Kortgezegd: Een samentrekkende ster straalt en wordt vanbinnen steeds

Ve s e et

heter,

Opgave® ga zelf na, dat voor Y < L/3 deze regels niet meer opgaan,
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Il.7.4e De twee basiswetten van sterevolutie.

Het viriaaltheorema, tezamen met de stralingstransport-vergeli jkking
van Eddington vormt de basis van de gehele sterevolwtie:
(a) Het viriaaltheorema: een samentrekkende ster (CP/CV > L4/3) zal
stralen en daarbij van binnen heter worden.
(b) De vergel, van Lddingtons

TR | r~ , bag 72 4ar
'r 3 ko ° dr

Deze zegt: als er in een ster cen negatief temperatuursgradient is, dan

moet de ster cen stralingsflux Lr uitzenden, Het temperatuursgradient

maakt automatisch dat de ster straalte.
Deze twee wetten hebben tot gevolg dat een gaswolk in de Melkweg, die
eenmaal om &&n of andere reden begint samen te trekken, hiermee niet

meer kan ophouden,

Immers, zodra hij samentrekt, wordt hij heter van binnen. Er ontstaat

a1 vl :
dus een %; # 0 (omdat de rand van de wolk nog de oorspronkelijke lage

temperatuur van het interstellaire gas houdt), zodat de wolk moet

stralen, Door dit stralen verliest ze energie, zodat ze moet krimpen

(om aan deze energie te komen)j; daardoor wordt ze nog heter, straalt

dus nog harder en moet dus nog harder krimpen, enzs

De wolk komt aldus in een vicieuze cirkel terecht. Gaat dit krimpen,

heter worden en harder stralen nu onbeperkt door?

krimpen |

EE— ?
|

om straling- hogere inwendige
verlies te dekken temperatuur dus

moet krimpen daT
o grotere ==

dr

grotere
ar
dr
grotere stra-

lingsverliezen ;

maakt:

IT.7¢5e Het begin der kernreacties

Als de centrale temperatuur van de ster zo hoog is geworden dat kern-
reacties optreden, dan zullen deze energlie gaan leveren, Hun snelheid

van energieproductie neemt gnel toe met de temperatuur:

€ -Tl'f tot TEO (zie
8 TLs2464)
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Op een zeker ogenblik zullen de kernreacties doarom precies evenveel
energie leveren als de ster aan haar rand verliest (ten gevolge van
het bestaande temperatuursgradient).,

In dat geval is de ster in een evenwichtstoecstand gekomen waarbij ze

niet verder meer zal krimpen.

ster ndg verder krimpen dan

D

Dit evenwicht is gtabiel. Immers: zou d

wordt TC ndg hoger en zullen de kernreactics méér energie gaan produ-
ceren produceren dan de ster aan haar rand verliests Fr zal dan energie
in het inwendige opgehoopt worden die er niet snel geumoeg uit kan. Dit
zal de temperatuur in het inwendige verhogen en dus ook de druk. Het
druk=evenwicht is dan verstoord: de gasdruk wordt groter dan het gewicht
der lagen die zc moet torsen. De gster zal dan dus uitzetten, Volgens het

virisal-theorema daalt de temperatuur bij uitzetten. Hierdoor wordt de

extrn cnergilceproductie weer ongedaan gemaakt en het oude evenwicht

jefESlis i

We zien dus dat, vanaf het moment dat de kernreacties evenveel produceren
als de ster aan energic verliest, de ster in stabiel evenwicht komt:

verder krimpen wordt automatisch door uitzetten weer ongedaan gemaakt, ;

IT,7.6. Evolutie van protostcrrens

Len samentrekkende ster waarin nog geen kernreacties zijn begonnen
noemt men een protoster. In § II,5.2., zagen we dat T Tauri sterren, die
altijd in nevelgebieden voorkomen, waarschijnlijk protosterren zouden
kunnen zijne
We onderzoeken dit nu verder., Men kan berckenen hoe samentrekkende
protosterren van verschillende massa zich tijdens het (quasi=hydrose-
tatisch veronderstelde) samentrekken, door het HR diagram zullen bewegen.
Men kan tevens de tijden nodig voor het bereiken van de hoofdreeks,

berekenen, Het resultaat is in de figuur or bladzijde 42 voorgesteld.
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II. 42

De sporen bestaan uit
twee delens

(1) Een verticaal stuk
aangegeven als het tra=-
ject tussen de punten

(1) en (2)

(2) ®en horizontaal deel-
na het punt (2),

Op het verticale stuk
zijn de protosterren vole
ledig convectief., Op het
horizontale stuk is het
inwendige in stralings-'
evenwicht. Dit gedeelte
groeit naarmate de ster
verder naar links komt

in het diagram,
Conclusies: Men ziet dan
dat een ster van 15 ®

- slechts 60 000 jaar nodig
heeft om de hoofdreeks te
bereiken.

Daarentegen heeft een ster

van 1 fxi,, wel 50 x“106

7 @

S e Gy =%  jaar hiertoe nodige.

IT,7.6. Het HR diagram van een zeer jonge sterhoope

Neem aan dat alle sterren

in een sterhoop op &&nzelfde ogenblik zijn

ontstaan, Men kan zich dan afvragen hoe het HR diagram van deze hoop

eruit zal zien be.ve. 60 000 jaar na het ontstaam van de hoop, 6 x 105

jaar hierna en 6 x 10 jaar hierna.

N 3% d . 1
(1) De figuur op de vorige blz. leert ons dat na 6 x 10" jear alle

sterren zwasrder dan 15 ¢

De lichtere zullen er dan

hieronder weergegeven.

Ul

(ii) Na 6 x 107 jaar zijn
reeks. De lichtere liggen

(iii)Na 6 x 106 jaar zijn

@ al op de hoofdreeks zullen zijn aangekomen.,

nog boven liggen ongeveer gzoals in de figuur

alle sterren zwaarder dan 5"@@ op de hoofd-
er nog boven,

alle sterren zwaarder dan 2.25sz

i al op.de

hoofdrecks -~ de lichtere liggen er nog boven.
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Vergelijking van deze theoretische
diagrammen met de waargenomen HR
diagrammen van de sterhopen NGC
226l en NGC 6602 in Orion toont
een treffende ¢vereenkomste

In deze sterhopen liggen alle
sterren later dan B9 nog boven

de hoofdreeksé De sterhopen zijn

tussen 2 x 10 en 5 x 106 jaar

\ oude

De sterren boven de hoofdreeks in

NGC 2264 zijn T Tauri sterren.

(Vgl.§ )-

N\, . We hebben nu dus zekerheid: T Tauri

sterren zijn protosterren!

IT.767e De collapse voorafgaande aan de hydrostatische contracticfase.

De contractie op blz.41 stellen hydrostatische contractiefasen voor.

De ster is hierbij dus al een keurige gasbol waarin gasdruk en gewicht
der lagen elkaar in evenwicht houden,

Aan dit stadium goat echter een fame vooraf, waocrin hydrostatisch evenw
wicht nog niet mogelijk is, omdat de gasdruk nog te gering ise. In dit
stadium bevinden de gassen zich in vrije val (naar het gravitatie~cen-
trum van de wolk toe). De potentiéile energie die vrijkomt bij deze vrije
val wordt geheel gebruikt om (i) waterstof (H2) te dissocieren en

daarna (ii) waterstof (H) te ioniseren.

Berekeningen van £.G.W.Cameron en C.Hayashi tonen aan dat pas na de
waterstofionisatie zich hydrostatisch evenwicht begint in te stellen.
Dit gebeurt het eerst in het centrum van de wolk. De gassen vallen daar
zo snel op elkaar dat een schokgolf ontstaat die zich naar buiten door
de ster voortplant en daarbij de ionisatie van de waterstof afrondt. Op
het moment dat de schokgolf het oppervliak van de ster bereikt is de

ster julist zover gekeanpen dat ze op het verticale stuk van het contractie-
spoer is aangeland.

Voor een ster als de zon geeft de berekening het volgende resultaat:
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AB: vrije val =« duur 20 jaar

BC: instelling van hydrostatisch
evenwicht = duur: 100 dagen
CDE: hydrostotische contractie

- duur 50 x 107 jaare

i aankomst op hoofdreeks,

9

jaar,.

e levensduur 8 - 10 x 10

o o
=
D,

Waasrnemingens:

(1) De ster FU Orionis verscheen in 1936 in Orion temidden van stof-

nevels, Ze bevindt zich bovenaan het verticale stuk van het contractie=~
spoor in het HR diagram. Ze flitste op in ca 100 dagen, juist zoals men
uit de berekeningen verwacht.

(2) Becklin-Neugebauer (1966) infrarood object in Orion, zendt veel
meer infrarood uit dan T Tauri sterren (die ook sterke IR bronnen zijn)e

Men kan dit verklaren met een koel donkcr object met R = 1500 R Dit

komt overeen met een ster zoals de zon in cen stadium cae10 jaag vodr
het opflitsens Dit kan dus een protoster zijn in de vrije-val fase.
(3) Het in korte tijd opflitsen van Herbig-Haro objecten wordt ook
begrijpelijk in het licht ven de korte tijd die de wolk nodig heeft
om van het vrije val stadium naar het hydrostatische stadium over te

gaan.

IT,0.Evolutiestadia na de waterstofverbranding.

II.8.1. Algemenc gang der sterevolutie.

Om de gong der evolutie te begrijpen gaan we weer uit van het viriaale-

theorema en van de transportvgl, van Eddington:

Stel eens dat we de kern-energicbron van de ster uitschakelen.In dat
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Lo ks

geval zal de ster blijven doorstralen, als gevolg van het aanwegig

temperatuursgradient (zie § II.7.4.) De uitgestraalde cnergie maakt

dat AR tot < 0, zodat volgens de vgl, Etot + 4+ Eg  er ook cen

ullg < O zal optreden, d.w.ze: de ster gaat samentrekken. Als gevolg

van dit samentrekken zal dan wegens de vgle Eth = - 4+ Eg de temperatuur

in het inwendige gaan stijgen.

Uitschakeling van de kernenergiebron van de ster heeft dus tot gevolg

det de ster gaat krimpen en daarbij vanbinnen stecds heter wordt.

Het uitschakelen van de kern-energie bron betekent hier in feid: het
opraken van de kern-brandstof.,

We begrijpen nu dat zodra de waterstof in het sterinwendige op is, de
ster zal gaan samentrekken en daarbij heter worden., Hierdoor zal cen
schil rond de heliumkern heet genoeg worden voor de onzetting van H in

Heo In de meeste gevallen (f} > 2.4

®) bliijkt deze schil niet genoeg
encrgie te leveren om de stralingsveriliczen aan de rand van de ster te
kunnen dekken. De heliumkern van de ster trekt daarom verder samen,
totdat de tumperatuur hoog genocg is voor het begin van de omgzetting van

8 o
K). Deze reactic nu, tezamen met waterstofe

helium in koolstof (10
verbranding in een schil rond de kern, blijkt voldoende energie te leve-
ren om de stralingsverliezen aan de rand van de ster te dekken, De ster

komt nu dus in cen nieuwe stabicle toestanq = z& 18 ecen rode reus

gewordene

Zie fipuur: € . = aantal ecrgs
18 ph &

stralingsenergie geproduceerd

per gram stermaterie per sece

Lvenzo, zal als de helium in

) het inwendige oprazkt de ster

weer gaan samentrekken, tot het
inwendige zo heet is dat cen
volgend kernproces de contrace

tie weer cen tijdje k.n tegen=-

[93
By in’ Ok e.'}? o houden. Rond L= 2x 167 %p-3
& 2 oy, )
I 8 o iy .
e 2 x 10 K zijn dat reacties

van het type

~ " ,‘
¢'2 4 met 5 16
01b + Hel\L -y Nedo

Dit wordt nog steeds met helinmverbranding aangeduid.
[®;
.. : IRCINCI . ; . e
Bij TC A~ b 10 K begint de koolstofverbranding:

(

t 2 : 1“ .
¢’ + g2 - Mg2 + energie .
of = NQKB + P

o)
-+
A3

=

o
+
=
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en bij TC = 109 begint de zuurstofverbrandings
010 4 o1 L 32

+ O =+
=0 ]
016 16 - gi29 b

517 + He + energie! vnl,

+ 0O

. 9 o, . ; .
Rond 2 x 107 "K begint de 8i~verbranding

Feitelijk worden hier do’Si—atomen door de sterke Y-straling weer
afgebroken tot He, p en n, die samunklionteren tot kernen van de
ijzergroep, vnl. Fe, Ni, Cr, ¥n,

Dit proces heet de “Soliciumverbranding: Dit is het laatste proces
dat nog energiec kan loveren, Voor samenvoeging van ijzer tot nég

zweardere kernen is energie nodig (en komt geen energie vrij)e. Als de

ster dus een ijzerkern heeft gekregen, zal haar Lot zijn om nog slechts
samen te trekken., Het einde van de evolutic ~ catastrofaal - zullen

we later begiens

90,

Voor T > 10 wordt de meeste

in het sterinwendige opgewekte
energie in neutrino's omgezet

“ en in deze vorm uitgestraald.

ITe8020 Evolutiesporen van sterren na het opraken van de waterstof in

de kern.

In figuur zijn de evolutiesporen weergegeven die sterren van
verschillende massa in het HR diagram beschrijven vanaf het begin der
waterstofverbranding tot het einde der heliumverbranding., De huidige
evolutieberekeningen gaan niet veel verder.

Men ziet dat de¢ waargenomen sporen afhangen van de stermassa en uit

vier delen bestaan:

(1) De fase der waterstofverbranding (tussen 1 en 2)

(2) De fase van het opraken van de waterstof in de kern (2=3)

(3) De fasc tussen het begin van waterstof=-schilverbranding en
heliumverbranding (3-4)

(4) De fase der heliumverbranding (4=5) -
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(a) Het opraken van de waterstof.

= , Het feit dat voor /4 > 162 %, het
tussen 2 en 3 scherp naar

b@igt is gevolg van de

aanwveyigheid van een convectieve

kern in dezec sterren. Hierdoor
roakt de waterstof gelijktijdig

o in ]
%op*de dat de ster
[¥

‘plotseling

pehele kerd, zo

zonder energiebron

zit. Tussen 2 en % trekt dan de
gehele ster samen totdat in 3 de

waterstof in een schil rond de

kern begint te branden., Daanrna

zetten de buitenlagen snel sterk

uit: de ster wordt ecn rode reus.

ook voor sterren met

e < e 2 %gé, maar hier gaat
- | de o I | I I b
o7 7 e 3.7 - R L 2=% nict zo abrupt,
| —
' log T
! m/m®
Punt | 1560 9.0 540 340 145 1.0
" L{.'_ _7 o (=3 7 R Iy B [5
1 6ol 10 Jrx ¢ 211% ’iOb B 7% 107 2e5x 10° 10 62% 70/ 5.0106x 10/
2 W.OEBXWOer 2.1.9x% 10 .55 X 107 2.21% 10 1.57% 1 8.0x 109
,_ [
3 1«048:—:"!07:31' 2e19x% 4.07 6482% ’}O/ 2¢%9% 10° 16653 109 9,7x 109
e 2 p
Lo 11, obox1o73r .:':qm.4:x407 7.08x 107 2.5%% 10° 1.08x 1010
. 7 . &
5 1oy 1U/Jr 2e02%x 101 &a76x 107 B0 l0K 10b
Lleeftijden corvespondercen met de punten van het ecvolutiespoor,
b) Verdere avolutie van sterren met verschillende massa.
Vanaf het begin der waterstof schil=verbranding blijken er twee
types van evolutie op te treden:
(1)  voor s > 2.4,#;@ ( deze grens is enigszins afhankelijk van de
chemische samenstelling = we gaan hier uit van x = 0,71, 2 = 0,023
voor x = 0,60, z = 0,04 ligt de grens bij 2. 8 iy ) trekt de kern

verder

convectief wordens Bij TC

dit

ster

moment trekken de builtenlagen

samen terwijl de buitenlagen snel uitsz
8
= 10 Q

sterk
Na

etten en hierbij

K begint de helium verbranding.

weer lets samen en beschrijft de

zeer langzasam een lus in het HR diagrame. In dit stadium is ze
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is ze tijdelijk ook

een gele tot rode reus (alleen voor /47
&
- - % 4 « . 4. . g
cen blauwe superreus). De duur der heliumverbranding is ca.1/5 a 1/10
van de duur der waterstofverbranding.

levert de waterstofschil al voldoende energie., De

(ii) Voor. < 2olt s2

: ¢
heliumkern bereikt hier een zo hoge dichtheid - bij niet te hoge tempe-

ratuur -~ dat mc degenereert. Nanrmate de kern groeit zetten de buiten-
lagen verder en verder uit., De ster klimt langzaam langs de reuzentak
nrar boven,

Als de kernmassa ongeveer O.Mﬁﬂ@ is geworden (onafhankelijk van de
stermassz) is de waterstofschil in zodanig 1jle gebieden aangeland dat

ze niet voldoende cnergie kan leverene De kern begint nu samen te trekken

I

en bij ¥ 10 begint explosief de heliumverbranding. De explosie

c
is gevolg van de degeneratie van de kern en wordt de helium-flits ge-

noemd { men weet nog stecds niet of deze kortdurende explogie -~ 100 sec,
L= 10)L® - veel invloed op de buitenlagen zal hebben). Na de heliumflits
bevindt de ster zich in het HR diagram op de horizontale tak, waar zij
weer tamelijk lang blijft. Omdat men de horizontale tak alliecen mct

modellen van 0.6 erklaren kan, verloor de ster bij de heliumflits

vermoedelijk O.l In figuur iz het evolutiespoor van een ster van

1ﬁ;® weergegeven, (naar I.Iben, 2 Scientific American 1970).

I1,8.3, Vergelijking met de wasrgenomen HE diasgrammen van sterhopen.
(1) De evolutiesporen van
zuare sterren en de bijbe-
horende tijdsintervallen
(zeer korte tijd waarin het

gebied tussen hoofdreeks en

reuzentak doorlopen wordt)
doet ons begrijpen waarom

men in de open sterhopen,

e

rechts van de hoofdrecks een

() . -
geisolecerd reugengebied aan=

treft.

(2) De evolutiesporen van
lichte sterren doen ong de
vorm van het HR diagram van
bolvormige sterhopen (en van
oude open sterhopen zoals

M67 en NGC 188) begrijpene




!

AT kg

3 i oLy,
aafepra i Feld N

‘?Pﬁﬁ De roumentak bestaat hier uit

~—tt

sterren met een gedegenercerde

heliumkern,

/// gw De horinzontale tak (inclue.
;fiﬁf{fﬂw sief de RR Lyrae sterren) be-

staat uit sterren met heliume

verbranding,

Bedenk wel dat de verschillen in massa tussen de reuzen en de sterren
aan de top van de hoofdreeks gering zijn: B.v. (a) in H + y Persei:

R s - 1% :

teugen: 15 17 Moo top hoofdreeks 15 %}@

In bolvormige sterhoop: horinzontale tak ¢ 1,05 Q%

top hoofdreeks: 1.00)56.

11,9 De Lindtoestand van de FEvolutice

ITe9¢1s Witte dwergen

Besscl (1834) ontdekte dat

de eigen beweging van Sirius

niet geheel rechtlijnig is.

In 1840 vond hij hetzelfde
voor Procyon.

In 1844 conclusies beide

sterren hebben onzichtbare

begeleiders.
1862: pivan Clark (lenzen=—

slijper) ontdekt Sirius B bij toeval tm. = 845, Massca &.0-93{9@-
opperwlokte styraling uitgezonden by
13 ?g; I i per cm

Met L = ‘4 q RS g 8 (II.30)

vindt men dat lijnen: van constante straal als diagonalen in

het diagram lopen: log L = 4 log T, + 2 log R + lLog Ln
L

constevoor vaste R
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Witte dwergen hebben een zeer kleine straals Sirius A en B hebben

Beide Te = 10 OOOOK maar schelen factor 10 000 in Lichtkracht < stralen
schelen factor 199;
.
Resrine B8 ® B0 %o

0.93%
1,00 P

BEr ZlJn witte dwergen gevonden met p = 3 x 1

- dichtheid Sirius B =~ (50)3 = 2e O x 107 g/cm3
(_

g/cm
Thans zijn ongeveer 2600 witte dwergen bekend, vooral door het werk
van onze oud-landgenoot Willem Luyten, die alle blauwe sterren met

mv3< 21m onderzocht,

ITo9e2e Fysische Toestand in witte dwergen.

Uit M en R kunnen we een aantal grootheden berekenen:

(1) De gravitatieversnelling aan het oppervliak van de ster is

™M
=M .y ¥ (I1.31)
2 2
R i
Dus: g = 2500 g, = 2500 x 27 g = 7,75 x 1O7cm/sec2
Sirius B~ © a aarde -

(2) De gemiddelde dichtheid o :

- I M
s () g (TL.3
3
Voor Sirius B zagen we : p = 2 x 107 g/cm3

(3) De centrale druk Pc = p g R
M o g oF P i r
et g 5 Bopp (in goede
weasg vidnod benadering juist voor de meeste
sterren):
P = G 1 n . G 2 () W (T 35
L zi 3 ® = E; 9 °
2R z R z 7 RL‘L EE
Voor Sirius B volgt uit (II.BB):
- )@
P = Pec, iﬂlﬁﬂlwr— = 2 x 107 atn.(50)* ~ 101 atm
] 0} & T RS S sosmassas
(R/R®

De druk blijkt te zijn: 6.25 x 106 maal die in het centrum van de zone.



(II,51)

11,9¢%e Massa~straal relatie voor gedegenerecerde lichamen

Neem aan dat de ster homogeen is : p = const.= Po

. _ .
Dan: Niet Relativistisch: P (3) pc)/5 (II.34)
Relativistisch 2 P (%) pCLP/3 (II.35)
yo)
Anderszijds levert het gewicht der gaslagen: P (:) ME
© R
Gebruik makend van p = > = p_ vindt men:
: L N ¢
‘3‘ 1.
Uit Toestandsvergelijking Uit het pewicht der gassen
5/3 W
NoRel,: PC(:) -EL?;_- P, () ﬂZ
R R
(II.3%6)
. ) u'*/3 Ve
Rels ¢ Pc(.) T Pc (2) ';E
In het NeRel.geval is er dus evenwicht als .. = conste o
R R
dus: als R = <const. (IT.37)

M173

Dit is de massa=-straal relatie voor witte dwergen: Het voliume
Ly . )
= ﬂR3 is omgekeerd evenredig met de massa M.

3

R hangt dus 2lliéén van de massa M af: Hoe groter massa, hoe kleiner

straals Mon siet dat p (1) «ﬂg = M2,

Daarom treecdt bij toenemendeR M

¥2o§,L- Relativistische degeneratie ope

Uit (II,36) volgt dat in geval van

Rel.degens.
i3 e
b = conste, g
32 R
zodat M = (const,)
2'-T22 Numeriek vindt men Mcz ;4222 M@.
Er is dus slechts één massa die voldoet (voor gegeven \Me)

ue). Dit is de z.g. Chandrasekhar limiet. Voor puur helium (of zwaar-

dere elementen) is y_ = 2, dus M_ = 1,44 M
~e c (.)

Voor M > Mc wint de gewichtsterm (:)IVIa in (II.%6) het van de gasdruk
¢ (:) MQ/B), zodat de ster instort.

IT.9.4. Neutronensterren en black holes

Bij eguipartitie van energie tussen ionen en electronen:
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- 2 - 2

Pe ~ Py

Y
e  F

(p is impuls)

Py /M
zodat ==l == ~ 85 (helium)
P e

De ionen hebben gemiddeid dus een 85 maal hoger impuls dan de elec=
tronen en hebben bij dezelfde temperatuur, in de p-ruimte dus een A
(85)3 maal groter aantal hokjes tot hun beschikking dan de electronens
Daar (85)3 ~ 5 x 105, zal het ionengas dus pas degenereren als de
dichtleid 5 x 105 hoger is dan de dichtheid benodigd voor electronen=-
degeneratie (zie pag IT.25).

Een ster met M > .44 M@ zal bij

*

rM\MAffl electronendegeneratie geen evenwicht
4 ‘ :
& kunnen vinden., Hij stort. in en vindt

pas evenwicht bij ionen-degeneratie.

De dichtheid is nu zo groot dat de

“*::Tﬁgﬂu electronen in de kernen worden inge-
eg} 0C

vangen: er ontstaat een neutronenster.

Ook voor neutronensterren is er een

bovengrens aan de massa. Wegens onzekerheid in de kernkrachten weet

men niet precies hoe groot deze bovengrens is., Waarschijnlijk ligt =ze
. \ £ £

tussen 0.6 N@ en 2 M.

Black holes: De ontsnappingssnelheid L - vanaf het steroppervliak is

gegeven door
o A
= .| [2 an (IT.38)

esc R
Wordt nu v > ¢ dan kunnen fotonen het steroppervliak niet meer
esc = P

verlaten. De straal R waarbij dit gebeurt (voor gegeven M) noemt men

de Schwarzschildstraal. Het nu ontstane object is een z.ge "hlack hole"

(zwart gat),

Voor M = M = % km,

R. . ..
®? “Schwarzschild

IT.10 Novae, Supernovae, Pulsars,

IL.10e1. Novae. Vroeger meende men werkelijk met nieuwe sterren te
maken te hebben. Men vond later op oude opnamen echter meestal op de
plaats van de nova reeds een zwak sterretje. Het is daarom van belang
ecen groot fotografisch materiaal te hebben over de gehele hemel
(Harvard patrol).

De lichtkromme. Deze stijgt meestal steil gedurende de eerste paar

dagen. Daarnz langzame afname. Haximum: duur van enkele dagen, dan
daling, gevolgd door periodieke schommelingen in helderheid. Na ca.

10 jaar is de oude helderheid weer bereikt,



Ty ent "sueiie en “langzame' novae.
Voorbeelden:
Nova Aquila III 1888 11"
1918 5 juni: 11"
7 juni: 6"
8 juni: 1m
9 juni: =055

‘fb Va {}ci‘ 3|$§

NO\/CL 'Per- |90|

De afstandsbepaling is meestal moeilijk. De absolute helderheden zijn

ongeveer als volgt:

M
min
M = = & (snelle) - 6 (langzame)
max

Het spectrum van het type B voor prae-rovae. Walker en Kraft (Lick

1l

+ kb

o < o o b i 2 o v W -
Sterrewacht, Californie) vonden dat novae altijd zeer nauwe dubbel~
sterren zijn, bestaande uit een zeer hete kleine blauwe ster en een

normale rode ster:

Voorbeeld

Nova DQ Hercules 1934: Omloop=periode 4h39m

De blauwe ster oscilleert met P = 71,06 sec.

Dit is de eigentrillingstijd van een ster met dichtheid p = 35 000
grdm/cm « De blauwe ster ligt in het Hertzsprung-Russell diagram dichtbij
de witte dwergen,

Model voor novae (Kraft):
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Recurrente Novae. Sommige sterren maakten meermalen het nova stadium

door, beve

T Cor B 1866 ~ 1946
RS Oph 1898 - 1933
U Sco 1862 = 1906

De tijd tussen twee uitbarstingen is ca 50 jaar, de helderheidswisse-
ling ca 8". Ook SS Cygni-sterren (dwerg-novae) behoren vermoedelijk
. tot deze klasse:

U Gem

L poas - m
SS Cygni | flitsen elke 50 dagen op, Am =~ 4 .

&

Hoe groter de amplitude, hoe langer het tijdsintervall

Dxtrapoleert men dit verband tot de echte novae (Am = 11") dan
verwacht men een tijdsinterval van 1000 - 10 000 jaar.
Ook de 88 Cygni-sterren blijken nauwe dubbelsterren te zijn, beve?
U Genin rum : omloop periode 4,2 uur
VV Puppis : omloop periode BT R,
De oorzaak van de uitbarstingen is vermoedelijk gelegen in transport
van waterstofgas van de rode naar de blauwe ster. Telkens als de door
de blauwe ster ontvangén gasmassa een critische waarde overschrijdt,
explodeert deze (vermoedelijk) (zie Sky and Telescope, Februari 1972,

P.82).

IT1.10.2 Supernovae

Deze werden het eerst ontdekt in extragalactische nevels. In
1885 verscheen er in het Andromedastelsel ecen ster met een helderheid
van ongeveer 7m(gewone novae: 17m; gehele stelsel: 4?5). Deze ster
had een helderheid gelijk aan 1/10 van de helderheid van de gehele
nevels In 6 maanden straalde hij evenveel energie uit als de zon in
3 x 108 jaar.
Men ging toen met de Schmidt camera de verschillende extra galactische
stelsels onderzoeken op supernovae. Lr zijn er thans een 120=-tal bekend.
Ze verschijnen ook in elliptische stelsels, waarin geen zware sterren
voorkomen. Supernovae zijn dus niet te verklaren als nova processen
in zware sterren,
Ze verschijnen met een frequentie ven eens per 30 = 50 jaar voor spi=-
raalstelsels en onregelmatige stelsels, en &&n per stelsel per 100
jaar voor elliptische stelsels.
Men kent twee klassen:
T, bereikt een helderheid M_ = - 14" (gemiddeld)
L (gemiddeld)

]

IT, bereikt een helderheid Mv
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De grootste helderheid ocoit gevonden is =16%5.

Bij groep I bestaat het spectrum uit emissicbanden (geen continuum),
Schrijft men de verbreding der emissiebanden aan Doppler effect toe,
dan vindt men een snelheid van 15000 - 4000 km/sec. Groep II heeft wel
een continuum, evenals emissiebanden. Snelheid ongeveer 4000 km/sec.,
Groep I komt in alle soorten nevels voor. In spiraalmevels vindt men
ze meestal buiten de spiraalarmen.

Groep IT komt allecen in spiraalvels en onregelmatige nevels voor, en

in degze glléén in gebieden met gas en stof.,

Men vraagt zich thans af of er niet slechts eén soort supernovae 1is,

nle. die van Groep I. Groep II zouden dan ook supernovae van groep I zijn,

echter verhuld in nevels. Dit zou het continuum in hun spectrum verklig-

ren. De absorptie in nevels zou hun kleinere helderhecid kunnen verklaren.,

Supernovae in ons eigen melkwegstelsel:

1272% Ster van Tycho (Cassiopeia). Overdag zichtbaar: Mo = ~Lil, Na
drie maanden was de helderheid nog 1% Tegenwoordig vindt men hier
een Rontgenbron en radiobron.

160k4: Ster van Kepler (Ophiuchus). LI ~292. Op de plaats van deze
ster is een zwak neveltje terug, terzamen met een sterke R%htgen-
bron en radiobron,

De ster van 1006, Uit Arabische en Chinese kronieken weet men dat deze
ster enige maanden overdag zichtbaar was: s = ol Vanwege de
zeer zuidelijke declinatie (=40°) is ze in Noord-~Europa niet
opgemerkt., Thans is het een sterke radio- en rbhtgenbron.

De Krabnevel: Deze nevel bestaat uit een netwerk van fijne draden, inge=-

bed in een vormeloze nevelmassa. De nevel bevindt zich in de
buurt van een zwak dubbelsterretje - de bovenste (N) component
hiervan heeft cen normaal Fespectrum, de zuidelijke component
heeft een merkwaardig continu spectrum, De nevel zet uit met een
snelheid van Oraﬂ/jaar. Terugrekenend moet de uitdijing omstreeks
1000zijn begonnen., In oude Chinese en Japanse kronieken vindt men
aantekeningen over een zeer heldere "gastster™ die in 1054 gedu-
rende 2% dagen overdag zichtbaar wasj de helderheid was waarschi jne
1ijk ~5", Uit het Doppler effect vindt men een uitdijingssnelheid
van 1300 km/sec. Hiermee is de afstand te bepalens

]

'r-
1300 km/sec = 4,74 x gﬁél ~ pe De afstand is dus ca. 1300 pc

. . N . m
en de absolute helderheid was - 1645,
Het licht van de amorfe massa is sterk gepolariseerd en heeft een
continu spectrum: relativistische electronen spiraleren in de krachte
lijnen van een magneetveld, Lampland (1921) vond dat door de nevel golven

lopen vanuit het centrale sterretje - ongeveer cens per jaar verschijnt
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een nieuwe golf., Voortplantingssnelheid
der golven: 50 000 km/sec. In december
1968 ontdekte men een pulsar (pulserende
radiobron) in de nevel: P = 1/30 sec.

In januari 1969 ontdekte men dat de zui-
delijke component van de centrale dubbel-
ster (16™) optisch pulst met P = 1/30
sece Dit is nog steeds de enig bekende
optische pulsar.

Met raketten vond men tevens dat de Krabnevel een sterke f%htgenbron
is. Iien deel der rﬁhtgenintensiteit (ca 20%) is eveneens gepulsd,

De Krab-pulsar heeft de kortst bekende periode van alle pulsars. De
Gum-nevel (Zuidelijk halfrond) bevat de op 8&n na snelste pulsar, n.l.
de Véla~pulsar (P = 0,0089 sec.) Deze is vermoedelijk een overblijfsel
van een gzeer nabije supernova, 10 000 jaar geleden:

De Gumnevel zal binnen

‘&\\\\“\\\ 10 000 jaar de aarde bereie-

B R

& . k
Af////// Vél%‘ﬁuljkk o

TN
Sluiernevels in de Zwaans vermoedelijk overblijfsel van een supernova

ca. 50 000 jaar geleden.

Pulsars: Dit zijn snel pulserende radiobronnen (P tussen 1/30 en 3
seconde). LIr zijn er thans enige honderden bekend. De ontdekking van
de Krab- en Vela-pulsars maakt waarschijnlijk dat het hier om supernova
overblijfsels gaate '
ILigenschappen: 1. De periode neemt langzaam toe met de tijd.

2. Sterke concentratie naar het Melkwegvlak.
Eigenschap ;; doet vermoeden dat de Krabpulsar de jongste is van alle
pulsars. Uit eigenschap 2 vindt men dat pulsars afkomstig moeten zijn
van sterren zwaarder dan ongeveer 3 zonsmassa.

Model: Roterende neutronenster met magneetveld van ca.10|o gausse

Argument: Als de gzon samentrekt tot R = 10 km, met behoud van impuls=

moment (M w R® = const.) en magnetische flux (4 nR®H = const.) dans
= = te Bij R = 10 km = =t R wordt:
> = conste 13 R =1 m = T g wordt:
R 710
o) ~ )_LI‘
B oty 5 x 1C secC}

en, uitgaande van H = 2 gauss, vindt men bij

R =10 km: H = 1010 gauss.
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Dus zelfs een langzaamroterende ster als de zon zou bij samentrekken
tot neutronenster een zeer korte rotatieperiode krijgen en een zeer
groot magneetveld, De eigentrillingstijd van witte dwergen is ongeveer
1=10 sec, van neutronensterren ongeveer ’IO"LF sec. Omdat de Krab~ en
Vela~pulsars perioden hiertussen hebben, kan pulsatie niet de oorzaak
zijn. Daarom denkt men aan rotatie. De licht- en radiofiitsen zouden
veroorzaakt worden door relativistische electronen die bij de magneti=-

sche polen van de neutronenster ontsnappen,

Model van een supernova (Fowler, Hoyle 1964).

Zoals in § I1,8.1 is uiteengezet "verbrandt' een ster in z'n inwendige
achtereenvolgens H, He, Cy O en Si. Het eindproduct van dit alles is
9 ok

Fe, dat ontstaat bij de "silicium verbranding® bij T ~ 2 x 10
2 5128 ., pe56 °
Echter, als TC is opgelopen tot 5 x 109 °k splitst het ijzer terug
tot helium en neutronen (als gevolg van de intense y=straling bij deze
temperatuur). Hierbij wordt zoveel energie aan het inwendige onttrokken
dat dit implodeert:
Fe56 - 13 He4 + Ln
Alle omringende logen storten hierbij ook in. Ze worden door de snel
vrijkomende gravitatieenergie zo sterk verhit dat in dege lagen explo=
sieve silicium-, zuurstof~, koolstof-, helium~ en waterstofverbranding
optreedt. De hierbij ontwikkelde kernenergie is voldoende om alle
lagen buiten de geimplodeerde kern weg te blagen. Dit xou het waarge-
nomen supernova verschijnsel geven, Bij het uitwerpen koelen de gassen
zo snel af dat slechts ecen deel der Hy He, C, O en 8i tijd heeft om
te verbranden. De rest komt onverbrand in het interstellaire gas terug,

De geimplodeerde kern blijft achter als neutronster of black hole,

Vorming van zwaardere elementen bij supernova-explosies,

Men verwacht dat het interstellaire gas vooral verrijkt wordt met an,

16 . 2k . 28 : N
1 Mgd ’ Sldo 56. Daarnaast gzullen door neutronenvangst ook wat

en Fe
elementen zwaarder dan Fe ontstaan. De verdeling der elementen uitge-
worpen bij een supernova komt frappant goed overeen met de waargenomen
verdeling in aarde en meteorieten: de aarde bestaat grotendeels uit
verbindingen van C, 0, Mg, Si, Fe,

Sinds het ontstaan van het Melkwegstelsel moeten er hierin meer dan

3 % 108 supernovae geweest zijn. Dit is voldoende om de thans waar-

genomen 2% elementen zwaarder dan helium te verklaren.,
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model van Supernova van 30 M

@e

Percentages der elementen in zonnestelsel (naar massa)

H 70 % (0.70)
He 28 % (0.28)
C,N,0 165 % (0.015)
Ne tot S Oe1 % (0.001)
Fe=groep 0,05% (0.0005)
Zware (tot Ba) 0. 0005% (5x10'6>
Zeer zwaar (> Ba) 0.,000001 % (10-8)

IT.10.% Het ontstaan van witte dwergen

Sterren kleiner dan 3 M@ raken vermoedelijk een deel van hun
buitenlagen kwijt als rode reus.

De overgang naar het witte dwerg stadium is slecht bekend. Men
denkt dat dit via het planctaire nevel stadium gaat (voorbeeld:
Ringnevcl in de Lier). De kernen van planetaire nevels zijn sterren
met Teff = 50 000° en liggen links yan de hoofdreeks in het HR
diagram, dichtbij de witte dwergen.,

Het feit dat in de bolvormige sterhoop NGC 7078 een planetaire
nevel voorkomt doet inderdaad sterk vermoeden dat ze het einde van

de evolutie van sterren met kileine massa markeren,
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IT.11 Inwendige bouw en ontstaan der planctens
IT¢1141 De_aarde '
a) Massa en vorm, Massabepaling uits

g = ﬁ%; men vindt: M = 6,00 x 10&7 gram
r

gemiddeld s.ge is dan: 5.5%, Dit is verrassend groot daar de

gesteenten der aardkorst slechts sS.ge = 2.7 a 3,0 bezitten,

Het inwendige heeft dus een zeer grote dichtheid,.

Afplatting: centrifugale versnelling is maximaal aan de

evenaar en nul aan de polen. Hierdoor verschil in g tussen pool

en equator:



£H0 -

W= - = s

Hierdoor is de aarde afgeplat: het opperviak is een opperviak
van constante potentiaal (gravitationele + centrifugale potentiaall,
a (equator) = 6378,397 km

. ., . _a=Db 1
b (pool) = 6356,921 km } Afplatidogs e = a 297
b) Inwendige bouw. Alleen indirect kunnen we iets te weten komen,

ns.le uit aardbevingen:

Seismograaf: Het vaste Vst

gedeelte bewecgt mee met de

aarde (evenals het papier).De

zware massa A bLijft hierbi]

achtere Dit geeft een registratie van trillingen van de aarde.

Seismogram van aardbevingen:

1) De P-golven (undae primae), kleine

T VI P - onregelmatige golven, periode: enkele

secondens

2) De 8~golven (secundaire), grote onre-

/‘M,M. f‘w‘,\/ A
L&VVVWW«W gelmatige golven, langzamer trillende.

3) De L-golven (longae). Grote ampluto,

A\/AV/LAVAVQ/\/%A langzasm, regelimatig, periode > 20sec.

4) Coda (einde), klein, uitdovend.

Er is gebleken: P = longitudinale golven, S = transversale golven,
L = opperviaktegolven (vgl.: steen in water gegooid) .
De looptijd is de tijd verlopen tussen vertrek uit de haard H en

aankomst in A,B,C, etc. Uit looptijd en

H
A afstand kunnen we de snelheid nog niet
B precies bepalen daar we de weg in het
c

inwendige niet kennen. Dichtbij de haard

zal de weg langs het opperviak echter

de ware weg goed bepalen.
Voor grotere afstanden kan men een gemiddelde' snelheid bepalen
(aanhalingstekens: de weg is gekromd). Men vindt dat de snelheid met
de diepte toeneemt. De baan moet dus gekromd zijn, bolle kant naar

het centrums:
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g s 20t
Snelheden aan het opperviak: P : 5,5 = 7,8 km/sec
' S ¢ 3,3 = 4,3 km/sec
2 3.9 km/sec

Het inwendige der aarde:

H — Het blijkt dat vanaf 105° afstand van de
\\\\\\Pe € : haard de P- en S=golven verdwenen zijne
Bij 142° afstand komen de P=golven

terup, de S=golven blijven weg,

GXZi&N’ Er is dus een inwendige dat geen trans-
/fdﬁf”{; versale (S) golven doorlaat, maar wel
_{Zﬁ:m ¢ longitudinale (P), Dit is typisch de
P}ﬁm@aw elgenschap van een vloeistof, Grens is
op ca 2900 km diepte. Druk P = 1361 kbar + 50, Op nog groter

grens A
afstanden van de haard wordt het gedrag der golven zeer gecompliceerd.

Er blijkt een kleine vaste binnenkern te zijne

Vroeger meende men dat de viceistofkern uit Ni-Fe bestond., Tegenwoordig
meent men dat kern en mantel uit dezelfde materialen bestaan (vni,
HgZSi OL+ = magnesiwi silicaat) en dat bij zeer hoge druk en T = 3000°K

een phaseovergang optreedt waarbij de gesteenten vioceibaar worden

(overgang van ionenbinding naar covalente binding?)

Mg22+5i04a- (Hgo),, = 830

2

De vaste binnenkern zou uit Ni~Fe kunnen bestaan (1% der aardmassa).

Het s.g. van de aarde als geheel is 5.5, Omdat de mantelgesteenten
slechts s.ge = 3.4 hebben (gemiddeld) moeten de binnenste delen een

zeer hoog s.g. hebben., Vroeger schreef men dit toe aan de Ni-Fe kerne
Thans kan het ook verklaard worden uit het gedrag onder hoge druk van
silicaten. Toch kan een vrij grote hoeveelheid Fe in de kern niet geheel
uitgesloten geacht worden: ca 20% der meteorieten bestaat voornameli jk
uit Ni-Fe.
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Dit is het verschijnsel dat zich onder
gebergten en andere lagen lichte "korst'e
) gesteenten (sege = 2.7) een

diepe wortel van licht mate=

<37 Ario Ol . . . . . .
riaal bevindt tot vrij diep in

P de mantel (welke uit zwaarder
& rtri Cor
‘if,z.ﬁo materiaal bestaat: Sida, S.ge.=

%,0)s Fen dergeliijke wortel

::zgar:;:zéau is nodig om te zorgen dat
'ogder het gebergte in de mantel de druk even hoog is als .elders in de
mantel (wet van Archimedes), Sial = Si - AL verbindingen

Sima = 81 -~ lig verbindingen.

Wegdrijven der continenten, Het bestaan van een stelsel van gebergten

en troggen in de bodem der oceanen, tesamen met de vele aanwijzingen
over het uiteendrijven der continenten (b.v.: oude gebergten in Afrika
lopen verdef in Z-Amerika- het verlengde van valleien in Schotland ligt
in Canada en de V,S.) wijzen erop dat de oceaanbodem in voortdurende
beweging is¢ In het midden der oceanen, waar men ketens van vulkani-
sche gebergten vindt (b.ve. de lid~Atlantic Ridge, lopend van de Zuide
pool over St.Helena, Tristan da Cunha en IJsland) welt de mantelmaterie
omhoog, Bij diepere troggen of onder de continenten stroomt de materie

de aarde weer binnen: De snelheid der stromingen is 2.5 cm per Jaar.

87‘ ) 7 ;
W Gl
gy

¢
Ca 2 x 107 jaar geleden lag Amerika tegen Afrika/Turagiec aan. De mantele
convectie in de aarde, die dit wegdrijven der continenten veroorszaakt,
kan verklaard worder uit het feit dat de silicaten zich op zeer grote
schaal gezicn, als een stroperige vlioeistof gedragen. De verhitting

van het aardinwendige door verval van radioactieve elementen (U238,Th)

levert vermoedelijk de kracht die de mantelconvectic drijft,
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Aardmagneticme. Het veld is grofendeels dat van een dipool met sterkte

7 van 1 gauss (aan het opperviak) .
Onderzoek van magnetisch ge=-
voelige kristallen in de oceaan-
bodems tvont dat de veldrich~
ting ca. elke 105 jaar omkeert

(zie figuur). De Laatste om-

kering trad.ca 30 000 jaar

el - v¢easige A geleden op. Men vermoedt dat

ey wisselwerking tussen de aarde
g
MzNzZ NzN ; N ZNZN ZNN rotatie en convectieve stro=
PRI - — . : ; 5
i T mingen in de aardkern het
pucl the ’ pregleat magneetveld opwekken (z.ge
Ariatubleo, ] p #rtadableo

dynamo=mechanisme)

Fengade.

S My i gotn B, electrische

inductiew
,/;7/;4, A oteatom bogl can. it el to

At 0 Rt Vtns Lo e o eqidelbe

;;6 oAl Lol nt” C«—WL/ % .

¥

stromen,opge=
wekt door de
wisselwerking

tussen rotatie,

convectie en het bestaande

magneetveld,

ITe1142 De inwendige bouw der andere planeten

In de tabel zijn de voornaamste gegevens over de planeten samene

gevat,
Ao De massa's bepaalt men, indien er satellieten zijn, met de wet van

Newtons 5 3
M mr

o e
p=

laneet ~
P iy

r, P straal en omloopperiode der satellietbaan Voor Mercuriug on Venus
bepaalt men M uit storingen op de banen van planeto&den of kometen,

of van ruimtevaartuigen (Venus).
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Bode's wet 0.4 0e7 1,0

Werkeli jk

~Glim

Be hfstanden tot de zon: Hierin zit ecn opvallende regeilmaat: de
ZeZo regel van Bode (1747-1826):

Mercs Venus Aarde Mars  Plane- Jup. Sat. Ur. Nept.+ Pluto
toiden

0ok Oolt 0ok Ol Oolt
2okt Lh,8 9.6 19¢2 38,4

4

-

Oelt Oolt Ol 0.
+ 0,0 003 0.6 1

oy | oo

. 268 502 10,0 19,6 38,8
0.39 0,72 1,00 W52 2.8 5,2 9.54 19,18 30,7 39,67

Co Naast deze "wet van Bode™ springen uit de tabel een aantal

/‘t
1

eigenschappen naar voren, We laten hierbij Pluto buiten beschouwing,

daar dit een uitzonderlijk object is, n.l. de enige wiens baan die

van een andere planeet - Neptunus - kruist Eweggelopen maan van

Neptunus?] Bovendien zijn voor Pluto M en R zecr slecht bekend.

De tabel toont: Duidelijke scheidsiijn tussen binnenplaneten (Mercu-

rius, Venus, Aarde, Mars) en de buitenplaneten, in vele opzichten:

(1) Binnenplaneten hebben alle kleine massa's (< Maarde) en hoog
Seffe ¢ 4o0O = 5,5,
De buitenplancten hebben grote massa's en klein s.ge. (0,684 -
2.25). Het seg. van Saturnus is zelfs kleiner dan dat van waters.

(2) De binnenplaneten hebben matige tot Llange rotatie-perioden:

(3) Binnenplaneten hebben geen of weinig datellieten (0O tot 2), de
buitenplaneten veel (4 tot 12).

(4) De binnenplaneten hebben (althans over een deel van opperviak)
T > OOC, de buitenplaneten hebben T ver onder 0°c.

(5) De atmosferen der buitenplaneten bevatten veel waterstof, in
gebonden vorm: H2, CH#’ NHB. Die der binnenplaneten niet.

Verder: Op het grensgebied tuscen binnen en buitenplaneten bevindt

zich in de wet van Bode ecen gat, waar men de mecer dan 15 000

planetoiden aantreft (gezamenlijke massa ongeveer die van de maan).

Do Inwendige bouw der binnenplaneten.

Maan. De zsg. zeeén (maria) op de maan - donker gekleurd, en
viak = blijken van jonger datum te zijn (3.5 x 109jr) dan de ge=-
bergten (4,5 x 109jr). Met de Apollo's gzijn kleine maanbevingen
geregistreerd. Gravitaitmetingen tonen dat onder de maria concene
traties materie van hoger s.g. aanwezig zijn (4,0 gram/cmB) terwijl
de gebergten negatieve gravitatie anomalién te zien gevend S.fe ~
3e¢3e Dit dis juist tegengesteld aan wat men op aarde waarncemt, Onder

de maria zitten kennelijk ‘"mascons’ (massaconcentraties van gzwaarder
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materiaal). De ringﬁorm der.: maria doet 'de inslag van grote objecten
(20=60 km, nikkel-ijzer) vermoeden, De mascons zitten ca.50=100 km

onder het opperviak,

mare diam(km) teveel aan massa totale massa ve.mascon
‘Beve Imbrium 680 2 x 1021 gram 52 x 1021

Serenitatis 580 16 = ’l()':)‘/l gram %0 x-1021

Crisium 530 0.7 % 10°" gram 22 x 10°]

De aanwegzigheid der mascons toont aan dat het inwendige der maan
niet vloeibaar kan zijn - anders waren de mascons verder naar binnen
gezakts De geringe diepte onder het opperviak toont dat de inslagen
met lage snelheden moeten hebben plaatsgehad: v ~ 2 a 3 km/sec. Ze
waren kennelijk dus satellieten van de aardec.

"Uitbarstingen'. Soms ziet men gassen ontsnappen (Kozyref,1958 nam

bij de centrale pick van de krater Alphonsus een wazige roodachtige
wolk waar - duur ca 0.5 uur)j ca 400 gevallen zijn waargenomen in de
laatste twee eeuwen. Steeds gebeurt dit aan de randen van maria of
kraters, of bij centrale kraterpieckene Nooit in de gebergten. En alleen
bij perigeum- of apogeumpassage: getijkrachten?

De ouderdom der gebergten wijst op afwezigheid van mantelconvectie.

Oorsprong der kraters: Vermoedelijk grotendeecls inslag van meteorieten.

Ook de Aarde en Mars hebben veel inslagkraters. De erosie wist ze op
de aarde snel uit - op Mars langzamer. Ook de Marsmaan Phobos zit vol
met inslagkraters. '

Mars., Naast de vele inslagkraters (met geerodecrde vormen!) heeft men
met de Mariner ruimtevaartuigen misschien sporen van vulkanisme waar-
genomen, Mogelijk is er dus mantelconvectic. De afwezigheid van een
magneetveld toont dat Mars en de Maan geen van beide een vloeibare
kern hebben. Hun geringe massa's (0,10 en 0,012 van de aardmassa)

impliceren een centrale druk overeen komend met de druk die in de

aarde op 800, respe 25 km diepte hcerst. Op deze diepten is de

~aarde nog geheel vast. Er is dus geen enkele reden om aan te nemen dat

de maan of Mars een vioeibare kern hebben.,

Neemt men aan dat Mars, evenals de aarde, een buitenmantel van lichte
gesteenten (s.g. = 3.,0) heeft en verder uit dezelfde gesteenten bestaat
als de aardmantel, dan moet men om het gemiddeld sege =f3,9 te vere-
klaren aannemen dat er een kleine Ni=Fe kern is. Afhankelijk van de
dikte van de lichte buitenmantel bevat deze kern tussen 0.7% en 3%.3%

van de totale planeetmassa (zie figuur 1.)
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Mercurius. Ook deze planecet heeft zo'n kleine massa dat zijn centrale

druk (vrijwel gelijk aan die van Mars) een vioeibare kern uitsluit,

Het hoge s.g. van Mlercurius houdt echter in dat deze plancet uit geheel

ander materiaal moet bestaan dan Aarde en Mars. Daar Fe na Si in de

natuur het meest voorkomend element (zwanrder dan O) is ligt het voor

de hand aan te nemen dat Mercurius veel ijzer bevat. Er zijn twee uiter-

ste mogelijkheden (zie figel):

a) Het ijzer is volledig gemengd met de silicaten. In dit geval neemt
de dichtheid continu naar binnen toe en is 60% ijzer nodig.

b) Er is een pure ijzerkern en een mantel van magnesium-silicaten.

De kern moet dan 77% der massa bevatten,

In beide gevallen zou de planeet ooit door een vloeibare fase moeten

zijn hecengegaan, Het is ook mogelijk dat de massa zeer ongelijk ver-

deeld is, zoals in de maan, De plancet behoeft dan nooit gesmolten te

zijn geweest.

Venuse Deze planecet gelijkt wat massa en straal betreft het meest op

de aarde. Néemt men aan dat ze uit hetzelfde materiaal bestaat als de

aarde (dewezo: materiaal dat zich onder druk analoog gedraagt) dan

moet deze plancet evenals de aarde een vloeibare kern hebben, welke

begint bij P = 1361 + 50 Kbar druk. Neemt men de aardse P - p relatie

aan met aanname van een mantel van lichte gesteenten in de aarde, dan

vindt men dat er geen Ni-Fe kern in Venus is. Neemt men de P -« p relatie

der aarde afgeleld gonder lichte aardmantel, dan moet er in Venus ecen

kleine Ni-Fe kern (1% der massa) zijn: zie figuur 3.

De twee mogelijke aardse P -~ p relaties zijn in figuur 2 uitgezet (af-
geleid uit afplatting cn eigentrililingstijd der aarde).

De afwezigheid van een magneetveld in Venus moet men wel toeschrijven
aan de uiterst langzame rotatie (P = 250d).

De buitenplancten, De buitenlagen bevatten veel waterstof (HZ' CHq,

NH3)° Het lage s.g. van deze planeten doet vermoeden dat hun samen-—
stelling het meest overeenkomt met die van de zon: veel H (70%?) en
helium (28%?) en weinig zwaardere elementen., Hun hoge gravitatie-
versnelling en lage temperatuur maken dat H en He niet uit de atmosfeer
ontsnappens

Jupiter en Saturnus, Men berekent de inwendige structuur door voor

koude waterstofmassa's van verschillende omvang de opbouwvergelijkingen
(zie pagell.31) te integreren met L = € = O, Men onderscheidt dan twee
mogelijkheden, afhankelijk van de centrale druk (welke door de massa

wordt bepaald):
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(a) De druk in het centrum wordt geleverd door de magenoeg ongestoor-

de electronenschillen der atomen (viceistof of vaste stof)e. Dit

is het geval voor kleine massa's : M <« 0,001 M@.

(b) De druk in het centrum wordt geleverd door het gedegeneerde

electronengas (M > 0,001 M@)

In geval (a) zal, als de massa groter wordt, de straal toenemen.

In geval (b) necemt de straal af met toenemende massa (zie blzeIIlo51).

In de figuur is de massa=-straal relatic voor koude voorwerpen uitgezet:

Uitgaande van een steen neemt eerst de straal toe als men de massa

groter maakt; bij M = 0,001 M® (= massa van Jupiter) wordt cen maximum

straal bereikt, Het centrum van Jupiter is al enigszins gedegenereerd,

Voor nog grotere massa's wordt de straal weer kleiner: Sirius B is maar

twee maal zo groot als de aarde.

Jupeter
Jot- i :
T A @ Sotwirnug
ALY
Z!A R@ il SIS £ Qa_an[.c.
g | l @ Meen
/ /()-2 /o‘y /0‘6 e 'U' L"v ’\/,@

Yot - Jlraal selodie yom, Koo ole Lo K iy,

Jupiter is ongeveer het
grootste koude lichaan

dat bestaan kan,

Daar Saturnus een kileinere massa heeft, is zijn centrum minder samen-

gedrukt dan dat van Jupiter. Dit verklaart het lagere s.ge (0.68) van

deze planeet,

Magneetveld,

De sterke radiouitbarstingen van Jupiter vijzen op een magnectveld met

sterkte van 50 gauss aan het opperviak van de plancete. Dit wijst met.

grote waarschijnlijkheid op een viceibare kern. Hierboven moet gzich

een dikke vaste mantel bevinden (HZ’ CHq, NH3 in vaste vorm), daar-

boven een dikke ondoore
zichtige atmosfeer,

Rode viliek

De Rode viek is vermoe-
delijk een "Taylorkolom',
Deze wijst erop dat onder
de atmosfeer een vaste
laag aanwezig moet zijn
met eén duidelijke uite
stulping onder de rode
viekes De omloopperiode
van de vlek is die van

de vaste korste
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Boms is de omloopperiode van de viek versneld (5.se¢c per dag). Tot
zijn verrassing ziet men dan de radiobursts trager komen,

Dit klopt goed met de aanname dat het magnectveld aan de vloeistofkern
gekoppeld is, en de rode-viek aan de mantel: behoud van impulsmoment
vereist dat de kern trager gaat draaien als de mantel iets versneld
wordt., Vertraging der kernrotatie kan gevolg zijn van vioceistofbewe=
gingen, b.v. convectie,

Saturnus is geen radiobron: geen magneetveld = waarschijniijk is het
gehele inwendige vast, Soms verschijnt een witte viek (Taylor kolom?)

Uranus en Neptunus. Het hogere s.g. (1.60 = 2.3) wijst op een lager

percentage H en He dan in Jupiter en Saturnus.

Er is geen radioemissiec. Het inwendige is vermoedelijk vast = daarboven
S i . v 0

cen laag gassen (thﬂq)' Ammoniak is bij deze temperaturen (=195 C,

~220°C) gekristalliscerd.

ITe12. Ontstaan van het Planetenstelisel

In het planctenstelsel is een opvallende regelmaat te ontdekken
(zie ook de tabel van blz.63B):
a) de planetenbanen: - hebben kleine hellingen op de ecliptica
- zijn rechtlopend (zelfde omlooprichting)
= zijn bijna cirkels
- voldoen aan de "wet' van Bode
b) de satelliecton: - bewegen meest in hetzelfde viak (equator=
viak der planeet)
- zlJjn meestal rechtlopend
- zijn bijna cirkels
=~ ook hiecr zijn Bode-achtige regels
Deze regelmaat is geen gevolg van de wet van Newton (zoals bev.Kepler's

3e wet), Ze moet het gevolg zijn van de beginvoorwaarden, toen het

stelsel gevormd werd, en van latere invioeden dic op de banen inwerkten.

A, Vroegerc hypothesen: I, Dualistische hypothesens Voor de vorming

is een tweede hemellichaam nodig. Meest bekende theorie: Jeans. Fen
toevallig langs de zon passerende ster rukt door getijkrachten een
vlioedgolf uit de zon weg. De sliert blijft grotendcels bij de zon =
hij valt in stukken uiteen. De verschillende fragmenten vormen de
planeten. Reeds bij de eerste periheliumdoorgang worden door getije
krachten de satellieten afgesplitste

Begwaren:

T De hete gassen uit de sliert zullen expanderen inplaats van

samenballensy



0

2e De banen zouden sterk e¢lliptisch wordens
2o zowel recht- als teruglopende plancten zouden ontstaany
L, de ster moet zoer dicht langs de zon ziijn gegaan om er cen siiert

i ; ; : O . ew , 5
uit te trekkene. De kans in 101) Jaar is een op 2 x 107. Er zouden

dan hooguit 5000 planetenstelsels in het Melkwegstelsel zijn. Wij

zouden dus wel een meer bijzondere positiec innemeny dit is

< --

flypothese van Kant-Luplace

ongeloofwaardig,

IT, Monistische hypothesens

a) Theorie van Kant-Laplace:

Hypothese van Jeans draalende oernevel trekt zich
samen., Door behoud van impulsmoment gaat hij sneller draaien,
raakt sterk afgeplate. Op cen gegeven moment splitst zich een ring

afe Deze is niet stabiel en valt in stukken uiteen die een planeet

vormen. De naevel trekt verder samen en er splitst zich weer cen
. 4 @ @ . i §
ring af, enz. Zen voor een vormen zich de planecten.

Bezuaren:

Te Geen reden voor discontinue afsplitsen van ringensy
. Bk . ; o ; 1
2a Geen verklaring voor het feit dat de planeten, met 3000 van
. < z 2 . . i
de massa van het zonnestelsel, ;% ven het impulsmoment van

het gehele stelscl bezittens

. . ] (- o e .
b) Theorie van von Veiszsdcker, gewijzicd door Kuiper.

In deze hypothese is de protozon omringd door een afgeplatte
oernevel waarin de deeltjes Keplerbanen beschrijven; daar de
binnenste deeltjes smeller lopen dan dc¢ buitenste ontstaan er
turbulente wervels. Hydrodynamica toont dat de kleinste nevels
zich binnenin bevinden, de grotere verder naar buiten. Grote
wervels slokken naburige kleinere wervels op zodat tenslotte
slechts op elke gegeven afstand van de zon &&n wervel overblijft,

Deze wervels condenseren tot de planeten.
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Be Algemene aanwijzingen betreffende de vorming van planetenstelsels,

Hoewel het probleem nog lang nict in detail is opgelost, Lijkt het

uiterst waarschijnlijk dat monistische hypothesen de oplossing moeten

geven en dat zeer veel sterren planetenstelsel bezitten., Argumenten:

Te Dichtbijzijnde sterren waarvan de eigenbeweging goed is onderszocht
(van de Kamp) tonen dikwijls kleine schommelingen, wijzend op
onzichtbare planecetachtige begeleiders, Het best onderzocht is de
ster van Barnard; deze heeft twee begeleiders, met omlooptijden
van 12 en 26 jaar en massa's van 1.1 en 0.8 maal die van Jupiter
(vergelijk <it met de omlooptijden van Jupiter en Saturnus!) Ook
Froxima Centauri heeft een dergelijke begeleider, &r zijn nu een

zestal van dergelijke stelsels

e bekend,
////ZEiEE:D f) 2e De T Tauri sterren zijn alle
Q\\-*__-~”/// door nevels omhuld en roteren
Ster van Barnard snel., Vernoedelijk raken ze

met twee planet s . 5
planeten inpulsmoment kwijt door magne=-

tische -koppeling met de omringende nevels. De T Tauri ster
VY Canis Majoris is omringd door een afgeplatte snelroterende
nevel, sterk gelijkend op een "oer=zonnestelsel',

S Het galactisch rotatie impulsmomenf van een wolk van een gonsmassa
is tientallen malen groter dan het maximaal mogelijk impulsmoment
van ceen stere Bij de vorming moet de ster dus zeer veel impulse~
moment kwijtraken. Het 1ijkt waarschijnlijk dat dit geschiedt door

vorming van cen dubbelster of een planctenstdlsel,

Co Thans meest waarschijnlijk geachte vormingsgeschiedenis

Belangrijke vaarnemingen

Te Het grote verschil in samenstelling tussen de aardse en de reuzen
planeten kan men beschrijven als verschil tussen Taardachtig! materiaal
en "ijsachtig’® materiaal. "Aardachtig! materiaal (gilicaten, Fe) 1ijkt

op de meteorieten, "ijsachtig® materiaal 1ijkt op de komenten: veel

.

lichte elementen, kometen bestaan grotendeels uit COZ’CHQ’ HEO’ NH3 in
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vaste vorm (T < 100°K), Komt een komeet in de buurt van de zon, dan

vornen deze viuchtige gassen de staart. De komeet bestaat voornamelijk

@

e

G !
o e e

uit dit lichte nmateriaal met erin

S, ° o \\\ {Komeet!

I o T hier en daar wat steentjes (silicaten,
Ve © SN = )

) & O <, - Fe)n

AT //DD \

' oM ~ Kometen 1ijken wat hun samenstelliin
S O, 50| e } ’

v 2' 72 betreft dus het meest op het nate-
AESENG Jes “B TREGe VOul risal van de oerncvel(veel H}C,O)

2o

a

weinig zwacrdere stoffen,

Het Fe-gehalte van Mg-silicaten (olivijn) in zegeChondritische

neteorieten, wijst erop dat het nmateriaal van deze nmeteoriecten

in de oerncvel gesublincerd is bij T ~ SOOOK, De hete oorspronke=
1ijke oernevel is dus kennelijk door een koecle fase met T < 5OOOK
gegaan. De chondrulen (= glasachtige bolletjes) die men in deze
meteorieten cantreft)wijzen erop dat na deze sublimaticfase het
binnenste deel van de oernevel (a < U Astron,Eenheden) weer verhit
werd tot T > 1ZOUOK, zodat een deel der silicaten werd onmgesmoltens
Panr verbindingen van Hy, C, N, O bij T > 1200°K viuchtig zijn,
heeft tegelijkertijd het binnenste decl der oernevel dezc elementen
grotendeels verloren,

& . . a5 ” & , & S
koolstof chondrieten bevatten geen glasachtige bolletjes en wel

lichte elenenten (C,H), Zij komen waarschijnlijk van a > 4 Astron.
Benheden en tonen dat voor a > 4 A T de ocernevel na de eerste
afkoeling niet meer door een hete fase gegaan is. Hier bleven de

lichte elementen dus behoudene

Conclusies:?

Uit deze waarnemingen tezamen met het voorkomen van de 'mascons' in

de maan, lijkt het thans het meest wacrschijniijk dat de planeten koud

Py . B . (] . . -~ -
gevormd zijn, in een von Weiszdcker=-achtige oernevel, als volgt:

Te

2e

de hete ocrnevel koelde af tot T < 5OOOK, waarbij de in dampvorm
aanwezige stoffen (silicaten, H,0, CH, CO,, NH3> sublineerden
en miljarden condensaties van de grootte van meteorieten en ko=
meten vormden (massa's tussen 0,001 gram en ’I()4 ton).

Hierna werden de binnendelen van de nevel weer verhit tot T >
1200°K. De lichtere gassen verdwenen uit de condensaties,alleen
zwaardere komponenten bleven over, Voor a > 4 A L trad geen
verhitting op = hier bleven de lichte gassen behouden = De wolk

koelde hier tot T < 150°K,
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3o De grootste brokken "veegden® de kleinere op (door gravitatie-
werking). Aldus vormden zich de binnenplaneten van ""aardachtige"
samenstelling en de buitenplaneten van ijsachtige! samenstelling.,

Ly Buiten de Neptunusbaan was het aantal der kometen te gering voor
de vorming van ndg een reuzenplaneet. Hier bevindt zich nog een
wolk van ca. 107" kometen (Oort's hypothese). Dvenzo was in de
Asteroidengordel de dichtheid van ''aardachtige! bohkkan te gering
voor de vorming van n6g cen planeet.

Het gehele proces moet zich hinnen enkele honderden miljoenen jaren

tijdens en na de T Tauri fase van de zon hebben afgespeeld, Dit volgt

uit de leeftijden der chondrieten: groter dan 4.5 x 109 jaars

° °v — wolk van 10" kometen

¢ o
Neptunus

Saturnus
Uranus

Het is duidelijk dat om bijzondere details te verklaren, zoals het
hoge s.ge. van Mercurius, de grote hoeveelheid water op aarde CNZo 4
men zeer uitgebreide berekeningen over de evolutie van zon en oernevel

L5 €

zal moeten maken.,



College sterrenkunde voorcandidaats, deel IT
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Enpeta blge (I1.1) 4t/ (I1.31).

v pag. IT.1 : 5° regel : 230 000 maal, wordt: 330 000 maal
éf‘ 4 formule naast de figuur wordt:
N o2
: \< Y aarde E -1
- b (4 e )° 2 9
n (Afstand zon-aarde) 240

pag. 1I.2 : § II,1.2. a., b, en ¢. overslaan., (Reeds behandeld in

college van Hubenet)., Conclusie blijft.

[ee]
. . g ; M GM
rag. II.3 : De cerste formule in deel II wordt: -~ j G g3 dr = N
r
pag. I1.8 : In de 7e¢ regel onder de figuur: B
%
b x 1077 H atomen, wordt: 4 x 1038 H atomen
by 4
2 x 10)7 neutrino's wordt: 2 x 1038 neutrino's,
page 11,9 : In de 3e regel onder de CNO cyclus:
2
157 'K 1027 cma, wordt: 3% x 1027 cm . 28
: 10
In de volgende regel wordt de breuk: §~£—19§$;e 6 x 18
: %3 x 10

rage. LI1.10: De formule iets boven het midden wordt:
o e
N NB B s
rLA e p'B
pag. II,17: Bij het begin van § II.3.1, toevoegen: Zie Hubenet
Iozcl‘l‘n,]aco

pag. II.13: Eerste regel van § II.3.3.: In § II.2.1.IV,

pag. I%.14 ~ Tabel: Kop van de 3e kolom wordt: L (in L@) "
- in 2% regel van § IT.U.1.: vervang A door h
- in 6e regel van § II.4,1.: Ic wordt IC
- begin van § IT.4,2,: Open sterhopen, vervangen door:

sterhopen,
pag, II.15 Ordinaten van de figuren: Mv

pag. II.16: Gedeelte over Afstanden en galactische verdeling t/m

spectra: wordt behandeld door J. Rosenberg,

pag., II,18: Afstandsbepaling: zie college van J. Rosenberg.

pag., II.21: Regel beginnend met 3) : Trapezium.
pag. I1.22: 7e¢ regel van § II.5,3.: Rosette nevel.,

pag. I1.27: 6e regel, toevoegen: per cm2 per sec.

2¢ regel onder vergelijking (II.10) toevoegen: met x .
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page. I1,28: in khe regel: absorptiecodfficiént vervangen door absorp-

tievermogen,

pag. II.31: Onder het wortelteken in 4e regel van onder: - La
' hn R™ o

s



