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Hoofdstuk I, INLEIDING

In dit college algemene sterrenkunde is de stof geordend volgens
fysische principes. fen dergelijke behandeling is alleen mogelijk
als de student reecds zekere kennis bezit over de bouw van het heelal
en de astronomische werkwijzen, Hoofdstuk I beoogt deze kennis te
verschaffen., Aan een dergelijke inleiding is des te meer behoefte
omdat er tussen de kennis van de aankomende studenten onderliing
grote verschillen bestian, Aangenomen is dat alle studenten wel iets
van sterrenkunde af weten. Voelt cen student dat hij voor cen goed
begrip van dit college over iets meer basiskennis moet beschikken,
dan kan hij het beste eens doorlezen: P,J, Gathier, Sterrenkunde
(S1-20)., Meteen al dieper gaat: A,J,MH, Yanders, Beknopte sterren=-
kunde (81-64), Hier mag ook het vierdelige werk Sterrenkunde (S1-60)
genoemd worden, waaraan tal van Nederlandse astronomen hebben mee~
gewerkt en dat verschenen is onder redactie van Prof. C. de Jager,
Overigens wordt de studenten aangeraden een algemeen astronomisch
leerboek of plaatwerk uit de bibliotheek te lenen (zoek vooral in de
afdelingen S1 en S2), Het is helemaal niet nodig deze werken van be-
gin tot einde door te werken, reeds het bekijken van de tekeningen
en foto's (waarin u misschicn dia's die op het college zijn vertoond
herkent) ksn zijn vruchten afwerpen. Wees niet bang buitenlandse
werken te gebruiken; hoc cerder men dearaan gewend is, des te beter!

Bedenk nu bij het begin van dit college:

1) In de sterrenkunce (als in iedere natuurwetenschap) zijn de waar=
nemingen primair - de theoric volgt daarna,

2) Sterrenkunde was tot voor kort een zuivere waarnemende wetenschap;
door de ruimtetechniek wordt hcot nu ook eon experimentele weten-
schap.

81e Hec sterrenkundige wer el dbeeld

I.1.7. Overzicht van de bouw van het heelal (afstanden en afmetingen)

Aarde - Dit is een afgeplatte bol met een diameter van
152000 knie Zij is de best bekende planeet en verschaft
ons een programma voor het onderzoek van andere pla=-
neten,

Maan - Deze heeft een diameter van 3500 km., Ze beschrijft
een cllipsbaan om de aarde met cen gemiddelde afstand
tot de aarde van 380000 km en een omloopstijd van
27.3 dagen.,

Zon - Dit is een gloeciende gasbol met een diameter van
1 400000 kms Zij is de best bekende ster,

Planeten ~ Daoze beschrijven (evenals de aarde) ellipsbanen om
de zon met afstanden variérend van O.4 a,~, (Morcurius)
tot 40 ase. (Pluto). 1 a.e. (astronomische eenheld)=
= afstand aarde ~ zon = 150 000 00D km.

Satellieten - Deze beschrijven ellipsbanen om hun planeet. B.ve.
de maan. De ringen van Saturnus zijn een verzameling
von talloze kleine satellicten,

Planetoiden of asteroiden = Dit is de verzameling van kleine
hemellichumen, waarvan de meeste hun baan om de zZon
beschrijven tussen llars en Jupiter. Hun afmstingen
varieren van 770 km (Ceres) tot enkele micrors ?stof).
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Interplanetair stof - Deze stotdeelt jes beschrijven planeetbanen
om de zon ¢n zijn verantwoordelijk voor het Zodiakale
iiont.

Kometen = Van deze bewoners van het grensgebied van ons zonne=-
stelsel kennen we periodieke en eenmalige verschijn-
ingen.

Meteoren en meteorieten - Deze hingen zowel met kometen als met
planetoiden: samen,

Interplanctair gas - Dit wordt voortdurend door de zon aangevulds
de zonnewind. Electronen en protonen zijn de belang=
rijkste componenten,

De afstanden binnen het zonnestelscl werden pas bekend nadat Cas=
sini in 1672 de¢ afstand vag Mars had bepaald. De afstand naar de
dichtsbijzijnde ster is 10”7 x zo groot; net duurde tot 1838 voor
de eerste redelijk nauwkeurige sterafstanden werden bepaald (61
Cygni, Wega en @ Centauri).,

Het Melkwegstelsel (Eng, Galaxy)

e el T TR = g p—

Sterren - Dit zijn evenals de zon gloeiende gasbollen. Hun af-
metingen lopen zggr uiteen: van 0,01 tot 1000 Ryopn. Dit
is een factor 10"“, De meest nabije ster is @ Centauri
met een afstand van 4,3 lichtjaar, Dit is een driee
voudige ster waarvan de derde component, & Centauri C,
het dichtst bij ons staat en dan ook Proxima Centauri
genoaemd wordt.

Sterrenhopen - In het heclal bestaat de neiging tot het vormen
van groepen: ster met plancten, planeten met satel-
licten, ster met sterren: dubbelsterren en meervoudige
sterren. 20 ook sterrenhopen (Eng. clusters)., We onder-
scheiden:

1) Open Sterrenhopen. Deze bevatten ongeveer 15 tot 200
sterren. Diameters: 10 = 60 1,3,

2) Bolvormige sterrcnhopen (Eng., globular clusters), %o-
als de naam al aanduidt zijn deze sterhopen bolvormig.
Dege bevataen veel meer stcrren dan de open sterhopen,
107 tot 10 y Waarbij de onderlinge afstand tussen de
sterrcn naar het centrum van de bol sterk afneent tot
afstanden van enkele lichtweken,

Diameters: 20 - 100 1.,j., dus cen weinig groter dan

. die van de open sterrenhopen,
Interstellaire moterie = Deze bestaat uit zeer ijl stof en gas.

e kunnen hem waarnemen als heldere en donkere nevels,

Sterren em interstellaire materie vormen samen een discusvormig
systeem dat we het Melkwo stelsel noemen, Hiervan is de diameter
ca, 100000 1.j, en de dikto ca. 10000'1.j.. Het totaal aantal
sterren in ons Melkwegstelsel is van de orde van 100 miljard, Het
Melkwegstelsel als gcheel roteert om zijn as en volbrengt een ome
wenteling ?n ongeveer 250 miljoen jaar. De leeftijd van onze zon
ia cny 5 m}ljard Jaar, zodat de zon sedert zijn geboorte ongeveer
20 omwante}ingen van ons Melkwegstclsel heeft meegemaakt. Ons Melke
weg'stelsei bezit een Spiraal=structuur die men vooral dankzij de
radioastronomiec heeft kunnen waarnemen, De bolvormige sterrenno n
vormen een ongeveer bolvormig steilsel met cen diameter van e

100000 1.j. en waarvan not middel
Melkwegstolsel, punt samenvalt met dat van het
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Alle sterrcen in het heelel zijn geconcentreerd in sterstelsels
zoals ons Melkwegstelsel, Deze nocmen we extragalactische steol-
sels (wat aanduidt dat zc zicn buiten ons Melkwegstelsel be-
vinden), Vanwege hun grote afstand doen ze zich visueel voor
als "nevels"., Velen nebben een spiraalvorm, vandaar dat we ook
wel spreken van spiraalnevels. De afmetingen varieren van 10 000
tot 100000 1,j. De onderlinge afstanden zijn van de orde van
enige miljoenen lichtjaren, dus slechts ongeveer 10 tot 100
keer zo groot als de diameters,

Sterstelsels vormen ook weer: dubbelsteleels, meervoudige stol-

sels, groepen en hopen (nevelnesten), B.v.:

Lokale groep : ca, 25 stelsels waaronder: Melkwegstelsel, Grote
en Kleine Magellaanse Wolk, Andromedancvele

Virgo cluster : 2500 leden (extreem veel), afst. 36 miljoen B
atame <P Ml X

Sterstelsels zijn weargenomen tot op afstanden van cnige miljarden

lichtjarcen,

De¢ grens van het in principe waarneembare heelal is ca. 10 mil-

jerd licntjaar.

Sterren in ecn sterstelsel zijn zeer dun gezaaid. Eddington vere
geleck de verhouding tussen hun diameter en hun onderlinge af-
stand eens met 3 bijén viiegend boven Europa. Dit geeft een ine
dicatie van de botsingskana,

Model: Als we de diameter van de aarde op 1 em stellen, dan is de

- dianeter van de zon 1 meter

- zon op 100 meter afstand

- grens van het zonnestelsel 4 km (Piuto)

- meest nabije ster op 10000 km afstand

- diameter van het Melkwegstelsel 100 miljoen km (dit
worden ondnnks de verkleining alweer astronomische
afstanden)

- de verst verwijderde extra=galactische nevel op 1 l1ajoe
afstand.

Op deze schaal is de mens zo groot als een atoom cn niet=

temin in staat deze afstanden te meten!

N.B, Tot nu toec gebruiken we steeds de (populaire) afstandscenw
heid licnt?aur (1.3e). Astronomen gebruiken liever de cenheid
parsec (pc) en de veelvouden hiervan:kpec en Mpe, De verklaring
hiervan volgt in d? paragraaf over, jaarlijkse parallax,

T 1ede = 9446 x 107m = 6,324 x 10" a,0,

1 pc = 206264 QeCe = 3,26 lajo
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C.W, Allen, Astrophysical Quantities (1963, S2-=2)
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herausgegeben von H.-H, Voigt (1965, S2-12)

Kees Boeke, Cosmic View (1957, S1-67)

Fig, 1. Afmetingen en afstanden (logatithmische schaal).



In fige 1 2zijn enige diameters en afstanden langs een logarithmische
lengteschaal gezet.

Den van de meest opvaliende kenmerken van deze figuur is dat de af-
standen tussen de sterren (waarbij we de kern van het Melkwegstelsel
en de kernen van boivormige sterhopen uitsluiten) relatief het groo$st
zijn. We zien dat de afstanden tussen de sterren van de orde van 10
maal hun diameter zijn. Dc afstanden tussen de melkwegstelsels echter
zijn slechts ongevecr 10 & 100 maal zo groot als hun diamcters.

I.1.2, Massa's

Als we over de massa van een hemellichaam spreken, gebruiken
We in plaats van de kg als massaeenheid liever cen massaecn-
heid van vergelijkbare grootte. Dus b,v, de massa van de aarde,
of de massa van de zon.,
(Voor lengtematen geldt hetzelfde; we drukken de dimensies van
hemellichamen liever uit in R of R dan in meters, om

i .y a zon
grote getallen te vermijden),
D¢ massayerdeling in ons zonnestelsel vindt U in onderstaande
tabel. 24

massa aarde 6,0 x 107 kg
4]

arde

I

i Mercurius = 55 aardmassa
v Jiipiter = 320 "
totale massa plancten = bh7,9 "
" i satellicten = 0,12 4
" " planetoiden = 0,0003_,;, "
" " metcoritische materie = 5 x 10" ° M ’
i i TS SEaT - s 1 o
planetenstelsel L48,0 ShE 29085

De totale massa van het zonnestelsel zit dus voornamelijk in de
zZon zelf,

Jupiter ncemt 2 van de planctenmassa voor zijn rekening,

De massa van de interplanctaire materie is te vervaarlozen t.oe.ve
de totale massa van de planeten.

Massa van de zon = 2,0 x 1030 kg = 330000 aardmassa's,

De massa's van de sterren lopen veel minder uiteen dan hun af-
metingen: een rode superrcus met bijna 1000 maal de afmetingen
van de zon heeft maar een massa van 20 zonsmassa's; een be-
paalde witte dwerg is 200 x zo klein als de zon en heeft een
massa van 0,6 zonsmassa's!

Massa van het Melkvegstelsel ~ 101 zonsmassa's,

Het Melkwegstelsel heeft vergeleken bij de extra-galactische-
sterstelsels een grote (mauar niet extreme) massa. De Andromedaw
nevel heeft cen ca, 5 x zo grote massaj; anderzijds zijn er
"dwergstelsels" met 100 x zo kleine massa,

Interessant is na te gaon hoe de verdeling van de massa binnen
het Melkwegstelsecl oveg de verschillende componenten is. In
een gebied van 1000 pe” in de omgeving van de zon(dus binnen
een spiraalarm) is de tot:le massa van alle aanwezige materie
150 zonsmassa's, De belanesrijkste componenten zZijn 3




interstellaire materie 25 zonsmassa's

hoofdreckssterren L6 "
reuzensterren 0,7 "
donkeré begeleiders 5 "
witte dwergen 8 H
subdwergen 143 "
niet-geidentificeerd 64 L
totaal 150 zonsmassa's

Voor de niet=geidentificeerde component speculeert men over oude
donkere sterren en E_-gas. Het bestaan van deze component berust
op gravitatie bescholiwingen (noofdstuk V{(2)).

Het valt op dat de interstellaire materie een veel grotere rol
speelt (16 van de totale massa in de omgeving van de zon) dan
de interplanetaire materie (minder dan 0,1%),

I.7.%. Energicen en vermopgens

In onderstaande tabel vindt U cen overzicht van energieen en ver-
mogens zoals die zich op aarde en in het heelal voordoen,

Ter vergeli'king bedenke ment Vatt = Joule/scc = 8,6L x 'lOL'L
(ca. 105) Joule/dag. Uij sterren wordt het vermogen uitgedrukt
in dat van de zon Lzon (in de literatuur vaak L@, L van Eng,
luminosity, HNed. lichtsterkte, Du. Leuchtkraft),

menselijke encrpgieproductie (1962) 3 x 1010 Joule/dag

onveer 1013 Joule
alle onweders in 24 wur L x 101? Joule/dag
zeer lichte aurdbeving <109 Joule
zwaarste aardbevingen >1019 n

A~bom 1013 L

56 M ton H-bom (Nova Zembla) 2 x 107 u
menselijke energieprod,(olie, steen-

kool enz, 1962) 3 x 105 Watt
warmtestroom uit aarde 2,6 x 1013

aarde van zon 1,8 x 1017 u

(albedo van de aarde = 0,40, dus LO% van die 148 x 1017

wordt meteen terupggekaatst!)

26

(g" Vi = Ii‘t"
uitgestraald door zon Lzon 549 x 10 Hatt
"gewone" sterren (geen witte > 6
dwergen of eruptieve sterren) 107° =« 10 Lzon
witte dwergen 10~3 - 107L
zon
doves:
tijdens maximum ca, 105 L
zon
prenova ca. 1 x L

zZon



tijdens uitbarsting uit- 38
gestraalde cenergie ca, 10 Joule

(deze energic wordt door de zom in 101° sec =
= 100 000 jaar uitgestraald)

Saphrnovas
tijdens maximum ca, 108 x- I
zon
tijdens uitbarsting uit- Lo
gestraalde energie ca, 10 ~ Joule
(deze cnergie wordt door de zon in 107 je uitgestraald)
normaal extragal. stelsel 107 . 1010 1
zon
gemiddeld extragal. stelsel 10°? Watt
quasar 1009 w
radinomissic vain gwogor 1037 1038 1"

Het valt op dat de lichtsterkte van sterren nog meer uit8én
loopt dan nun diameter,

I.1.4, Tiidsintervalien

In onderstannde tabel vindt U een overzicht van tijdsintervale
len zoals deze zich op aarde en in het heelal voordoen Ceqe
hebben gedaan.

rotatie=tijd aarde 1 dag
" planeten Uren e 100 M
1 zon Cae-25 M
" sterren * - 100 i
omloopstijd aarde 1 jaar
N planeten 0,24 - 248w
" kort-per. kometen B3 = 100 -8
N lanpge=per., kometen = 400" ¢
" dubbelsterren ca, 1 dag - 5 eeuwen
auderdom carde =~ zonnestelsel L,5 x 10? jaar
- lcoven op aarde 247 x 10% m
i cambrium 0,6 x 107 "
it mens 106 i
omloopstijd zon om centrum v/h €
Melkwegstelsel 250 x 10 i
duur contractiefase 9
(pre-hocfdreeksfase) zon 5 % 10 H
ouderdom zon (post-hoofdreeksfase) 5 x 109 "
ouderdom lelkwvegstelsel 1010 H
~ouderdom heclal = 1019 n

Met de ouderdom van de carde bedoelen we de ouderdonm van de
aardkorst, dus de tijd nadat de gloeiende bol materie, die de
aarde eens was, is gostold,
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Doordat zuurstof hoog in de dampkring UV- en X-straling(voornamelijk
van dc zon) absorbeert, hebben mens en dier hiertegen geen afweer
hoeven te ontwikkelen en konden zij makkelijker evolueren.

Merk op dat het onjuist is te zeggen dat leven zuurstof nodig heeft.
Integendeel zuurstof heeft leven nodig.

De verklaring van het begrip hoofdreeks volgt later.

Met de ouderdom van de zon wordt bedoeld de tijd nadat de eerste
kernreacties in de zon tot st nd kwamen (H—>He).

§2.De gprootheden en hun bepaling

(instrumenten, methoden, overzichten)

Bovenstaande waarden zijn uiteindelijk alien gebaseerd op metingen.
Op grond van metingen worden theoriecn gevormd, die gebruikt kunnen
worden bij de interpretatie van de metingen. Vele van de genoemde '
waarden zullen mede met behulp van de theorie tot stand zijn gekomen,
waarbij vooronderstellingen gemaakt zijn. Absolute zekerheden bestaan
niet., Vergeleken bij een wetenschap als de natuurkunde zijn de on=-
zekerheden in de sterrenkunde natuurlijk vrij groot.

Betrekkelijk vrij van theoretische interpretatie zijn de waarden die
de astrometrie ons levert. Astrometrie en hemelmechanica vormen
samen de klassieke astronomie. Deze had zijn bloeitijd eind 18e
begin 19e eauw. :

Hulpwetenschap bij de astrometrie is de sferischc sterrenkunde.
Alvorens ons hiermede bezig te houden, behandelen we eerst zbeknopt)

de kijker.

I.2.1, Kijkers
Fundamentele instrument van sterrenkunde is kijker.

Lit.: Wanders, blz. 39 e.v.
Minnaert, Stondanrddictnat Sterrenstelsel, blz. 26 e.ve
(dacr meer 1it,)

Doel van de kijkers: 1., Object vergroten.
2. Meer licht opvangen dan oog kan,

De grootste kijkers ter wereld zijn vooral zo groot met het oog op
punt 2, Op een gegeven moment stelt de aardse dampkring n.l. een

grons aan de mogelijke vergroting, Immers de lucht rond en boven

ons is in een voortdurende turbulente beweging, met gevolg dat

de beelden sterk gedegradeerd worden. In theorie is het hoekoplose
send vermogen van een tclescoop recht evenredig met de objectief-
diameter, maar in de praktijk is er weinig of geen winst in oplose
send vermogen als de apertuur de 25 cm overschrijdt.

We onderscheiden spiegeltelescopen (reflectoren) en lenzenki jkers
(refractoren). Een spiegeltelescoop (reflector) biedt zekere voore
delen t.oeve cen lenzenkijker (refractor). Bij grote lenzen treden

de volgende problemen op:

De ophanging is zeer lastig; de lens buigt door onder z'n eigen ge=
wicht; de lens wordt dikker als we zijn diameter vergroten: licht=
verlies door absorptie in het glas,

De grootste refractor is die van de Yerkes-sterrenwacht (bij Chicago),
diam. obj. 40" (inch) = 102 cm (1897)., De grens 1ijkt dus wel bereikt,

a) Refractor

Zie fig. 2.
Principe refractor: objectief vormt van voorwerp een beeld; dit
beeld wordt met een loep (oculair) bekeken,
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Als de afstand (obj. = oc.) = F 4+ f, dan kunnen we waarnemen
met ongeaccomodeerd oog,

Kruisdraden zitten vast in de kijker in het brandvlak van het
objectief.

Een astrocamera heeft zijn fotografische plaat in het brand-
vliak van het objectief, Het oculair is dan verwijderd.

Vergroting

Hoekvergroting = g

Daar bij kleine hoeken: hoek ~ tg hoek (en we hebben naast altijd
met kleine hoeken te maken):

hoekvergroting =

=

Lichtsterkte van kijkers

Licntsterkte vobr sterren (puntvormige objeeten):
hoeveelheid licht die er op de fotografische plaat komt (:) opper-
vlak objectief (:) D%, D is de diameter van het objectief.

Lichtsterkte voor uitgebzeide objecten (planeten, nevels nza):
hoeveelheid licht per cm” van de fotografische plaat (:) D</F<,

D/F is de openingsverhouding. Vask wordt deze opgegeven als bijv.
F/5; bedoeld wordt D = F/5,

Voorbeelden:
Yerkes Lo - refr, F/19
Mt., “ilson 100" - refil, F/5
Mt. Palomar 200" - retfl, F/3,3

Lichtsterkte voor 1ijnvormige objecten (meteoor): D2/F.

N.B, Geen kijker kan de opperviaktehelderheid voor visuele waar-
neming vergroten., Altijd verlies! Daar een kijker het beeld ver-
groot kan net toch duidelijker worden; dit geldt ook voor Zefe
nachtki jkers,

Oplossegnd vermogen

Zelfs een ideaal objectief gceft geen puntvormig beeld van een
puntvormige lichtbron,
Bulgingsbeeld: centraal schijfje met ringen er omheen. Zie Fig. 3.
Het buigingsbeeld ontstaat door interferentie in het brandvlak van
de stralen die van de verschillende punten van het objectief af
komen en ontstaat dus tege.v. de golfeigenschappen van het licht,
Voor de lineaire straal van het buigings beeld geldt:

p o= 1,22-;-‘2
Om de lineaire afstanden in het brandvlak om te rekenen in hoekmaat
moet men delen door f :

Praa = Pom /fcm

Voor visuele waarnemingen mag men A = 5500 & stellen.

Het theoretisch oplossend vermogen = straal buigingsschijf

] 1" i
p ] %LLI- _ 2’-—2-

cn Dinch
i ]_‘_” [+||
Het empirisch oplossend vermogen A 31' = D'S (Dawes)

" em inch



b)

c)

Sferische spiegels vertonen askring of

I, 10

Men vindt ook wel eens iets andere waarden voor de constanten in deze
formules., Gemakkelijk te onthouden is:

opl. verm., = % rad,(Laat zien dat deze met A = 5500 R avereenkomt met de

; o formule van Dawes,
Door andere oorzaken wordt dit theoretisch oplossend vermogen vaak :

niet bereikt.

Oorzaken van beeldfouten

1o buiging (nierboven behandeld)

2. chromatische aberratie: de brandpuntsafstand is niet voor alle
kleuren dezelfde: beelden krijgen gekleurde randen. Zie Fig, 6b

3. korrelighcid van de fotografische plaat
Sscheidernd veruogen fotografische plaat ~ 20 W
Deze waarde hangt van de plaatsocort en de ontwikkelaar af. Leheae:
hoe gevoeliger de plaat hoe grover de korrel en hoe slechter het
scheidend vermogen. Zeer gevoelige plaat: 30 W,

4, nalovorming
oorzaak is verstrooiing van het licht door de emulsie en daarna
totale reflectie tegen de achterkant van de plaat. Zie Fige 4

5. atmosferische effecten
tegsve temperatuurverschillen wisselt de brekingsindex in de aarde-
atmosfeer van plaats tot plaats, Bij een grote telescoop geeft dit
een verwaziging van het becld. Bij cen kleine blijft het beeld
scherp, maar de luchtbewegingen doen het beeld heen en weer springen:
bij fotografie ontstaat dan ook een wazig beeld., Slechts onder ex-
trcem gunstige omstandigheden is de diameter van dit "seeing" schijf-
Jo. < OU%s: 1" 48 Al heel behoorlijk!

Reflector

Het objectief is nu een holle spiegel,
Een probleem is: de waarnemer of de fotografische plaat onder-
schept licht, Bij grotere kijkers is dit probleem te verwaar-

lozen,
It Newton 1

Oplossingens: 4 Cassegrainj -opstellingen. Zie Fig, 5
~ Coudé

De Cassegrain- en coudéopstelling geven bovendien een grotere
effectieve brandpuntsafstand, dus sterkere vergroting.

sferische aberratie: de brandpuntsafstand Paraxiol Caustic

is voor de buitenste delen kleiner dan focal

plane surfoce /
voor de centrale delen. | H

Een parabolische spiegel heeft deze fout
niet, maar heeft het bezwaar dat scheef

invallende evenwijdige bundels niet meer ' ofﬁﬁ;
in &&n punt worden verenigd (coma). Een confusion

parabolische spiegel heeft dus een klein y ; ; ' ;
. i ———— Illustrating the _sphenun] :_Lberrauon of a concave mirror.
gezichtsveld! (Jenkins/White)

Katadioptrische stelsels

B. Schmidt (1930) en Bouwers en Maksoetov (1941) zijn er in geslaagd het
gezichtsveld van de parabolische reflector te vergroten door brekende
elementen in te schakelen (katadioptrische stelsels).

1. Schmidtcamera. ZIe Fig. 7.
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Uitgangspunt: een sferische spiegel en een concentrisch bolvormig
becldvliak (gebogen fotogratische plaat) vormen een systeem waarin
nauwelijks verschil is tussen de hoofdas en de nevenassen (de plaat-
houder dekt slechts een ander onderdeel van de spiegel af), zodat de
Z,%. buitenasaberraties klein 2zijn. Hierdoor is dus een groot wveld
mogelijk. De sferische aberratie blijft., Intreediafragma wermindert
sferiscne aberratie, die echter bij grote spiegels storend blijft.
Schmidt slaagde erin de sferische aberratie te compenseren d.m.v. een
eigenaardig gevormde "lens' (4de graadsoppervliak) geplaatst in kromte-
middelpunt, die aan de rand werkt als een negatieve lens en in het
centrum als een positicve l@ns en daardoor worden de brandpunten van
de rand- en centrale delen van de spiegel naar elkaar toegebracht.
Grote lichtsterktec.

De correctieplaat is zo vlak, dat hij geen kleurschifting geecft,

De grootste Schmidt telescoop staat op Mt. Palomar, Big "S" genaamd,
Diameter spiegel 72", diameter Schmidtcorrectielens 48",

Notatie: L48"/72M, D = F/2,5,

Bouwers-Maksutovstelsel. Zic Fig. 8.

Bouwers en Maksutov necbben onafhankelijk van elkaar gevonden hoe men
door, combinatie van sferische oppervliakken (veel gemakkelijker te ver-
vaardigen) ook tot gocde resultaten kan komen. De correctieplaat is

een meniscus=~lens met sterkte =~ Q.

e e S D B e e S e S s s S e

1. azimutaal (bij kleine kijkers en sommige radioteleskopen)
2. equatoriaal of par:llactisch (= parallatisch? = parallel)

ae Duitse opstelling: declinaticas aan het einde van de poolas
(= uuras?

b. Engelse opstelling: poolas rust met beide uiteinden in lagers.
Minder doorbuiging maar hemclpool nict waarneembaar,

Er zijn tussenvormen als vorkopstelling, hoefijzeropst, (bij 200 inche
telescoop) enz. 4ie Fig, 9

Radio-astronomische instrumenten

e e e e i

De mecste electromagnetischne straling uit het heelal wordt door de
aardatmosfeer gereflectcerd of geabsorbeerd. Er zijn echter twee
"vensters" in de atmosfeer:

het optisch venster: 3000 - 15000 &
het radio-venster : 1 cm - ruim 20 m
Fig., 10 toont de absorptie door de aardatmosfeer.

De radiotelescoop vormt geen beeld: de hemel wordt afgetast en de
intensiteit geregistrecrd; daarna kan een radiokaart van de hemel
met isofoten gemaakt worden. Zie Figs 11.

Het scheidend vermogen is als bij optische kijker ca. MD rad,
voorbeeld: A= 21 cmen D =25m 0,0084 rad, ~ $° (Dwingeloo)

A=5000 % = 5,10 cm en D = 0,5 cm 104 rad. = 0!3 (oog).

Een puntvormige radiobron zal met de Dwingeloose telescoop dus worden

waargenomen als ecn wazige vlek met cen straal van 7 e

Interferometers (Zic Fig, 12):
1]

Voor opl. verm. van 1 voor A= 1 m=>D =~ 5 km; dit is technisch nog
niet uitvoerbaar,

Inplaats daarvan 2 spicgels op 3 km afstand; laat signalen inter-
fercren., Op deze manier is groter oplossend vermogen te bereiken.
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I"ig. 2. Principe refractor. (Minnanert, Dictaat Hterrenastelsel)

Fig, 3, Intensiteitsverdeling in buigingsbeeld van een
puntvormige lichtbron. (Danjon & Couder)

™

Abb. 18. Entstehung des Reflexionslichthofes. ILinkes Bild: Gerichtete
Strahlen. Rechtes Bild: Durchstrahlte Schicht als Lichtquelle.

Pig. 4. Halovorming in fotografische plaat. (von Angerer)

violetes
Bitd
a) Sphirische Aberration b) Chromatische Aberration

a) Sphérische Aberration. Die duBeren Linsenzonen haben eine kleinere
Brennweite als die Linsenmitte. Von einem Biindel parallel zur Achse einfallen-
der Strahlen schneiden sich die durch die duBeren Zonen der Linse tretenden in
einem der Linse niheren Punkte, als die der Linsenachse nahe einfallenden
Strahlen (Abb. 393a).

b) Chromatische Aberration. Der Brechungsindex des Glases ist fiir
die verschiedenen Farben verschieden grofB, fiir Rot am kleinsten, fiir Violett
am grofBten. Daher schneiden sich die roten Anteile des von einem Gegenstand
ausgehenden weillen Lichts in Punkten, die der Linse ferner liegen, als die
Schnittpunkte der violetten Anteile (Abb. 393Db).

Tig. 6. Sferische en chromatische aberratie. (Westphal)
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brandpunt

<+ Cassegrain- Coudé-brandpunc
brandpunt

Fig. 34. Drie mogelijkheden van waarneming bij de spiegeltelescoop: a) de opstelling
volgens Newton; b) die volgens Cassegrain; c) de coudé-opstelling.

a. De opstelling volgens Newton, waarbij.een vlakke spiegel onder een hoek van
45°, kort voor het hoofdbrandpunt aangebracht, het beeld opzij werpt, waarna waar-
neming door het oculair (of fotografisch) volgt.

b. De opstelling volgens Cassegrain. Daarbij plaatst men véor het hoofdbrandpunt
een bolle spiegel, die de stralen in de richting van de hoofdspiegel terugkaatst. De bolle
cassegrainspiegel maakt de teruggekaatste bundel minder convergerend, dus langer.
Daardoor wordt de resulterende brandpuntsafstand aanzienlijk groter. Bij de Hale-
telescoop is hij 83 m. '

c. Bij de coudé-opstelling laat men de lichtstralen, na hun terugkaatsing door een
eveneens bolle spiegel, vallen op een vlakke ‘45°-spiegel’, die ze weer opzij werpt.
Deze derde spiegel is zodanig geplaatst, dat de lichtbundel daarna z'n weg vervolgen
kan door een tunnelopening in de poolas van de telescoop, dus in een vaste richting,
onafhankelijk van de stand van de kijker. Op die manier kan men het sterlicht onder-
zoeken met apparaten, die wegens hun soms kolossale afmetingen een vaste opstelling
vereisen (bijv. roosterspectrografen).

Spiegelkijkers hebben o.a. de plezierige cigenschap dat ze achromatisch zijn (ze ver-
tonen geen kleurschifting). Bovendien laten ze groter afmetingen dan lenzenkijkers toe.

Fig. 5. De meest gebruilte opstellingen van een
spiegeltelescoop. (Wanders)

ster 1
R ITTToE e

ster 3

]

correcticlens

sterd —

ster 2 —— =

ster 3
1
Abb. 17. Der klassische Schmidt-Spiegel. brandvlak sferische spiegel
Aus Amateur Telescope Making. Book three i ) ] g : ‘
S. 350 New York: Scientific American, Ine. Fig. 35. De schmidtspiegel. Met zijn in het krommingsmiddelpunt

1053.

van de sferische spiegel aangebraghte correctielens.
Te uiterst kleine diktevariaties
van deze ‘correctielens’ zijn in de figuur sterk overdreven, ze bedragen op z'n hoogst
enkele honderdsten van een millimeter, waardoor hij op het oog niet van een plan-
parallelle plaat te onderscheiden is. De spiegel wordt daardoor eigenlijk in verschillen-
de richtingen tegelijk geparaboliseerd, met als resultaat een zeer groot gezichtsveld
van uitmuntende scherpte. : :

De vermaarde 48-inch-schmidtspiegel op de sterrewacht van Mt Palomar heeft
cen spiegelmiddellijn van 1,80 m en een correctieplaat van 1,20 m (48 inch). De kijker
fotografeert in 12 minuten sterretjes tot de 20e grootteklasse,

Pig., 7. Schmidtcamera. (Roth & Wanders)
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Abb, 18, Das Cassegrain-Maksutow-Teleskop. Aus Sky and Telescope. Vol. 'V_Xl', Nr. 5, 8. 237, 10567,
Pig. 8. Telescoop gebouwd volgens de principes van

Bouwers. en Maksoetov, De afgebeelde variant doet
denken aan een Cassegrainopstelling. (Roth)
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Knicksaulenmonticrung nach Zeil$ Englische Rahmeamonticrung

Pig. 9. Kijkermonteringen. (Meyers Handbuch)
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Figuur 4 van loodrecht invallende straling op de bijbehoren-

De dampkring verzwakt straling uit verschillende golf-  dec hoogte (rechts) overblijft. Hieruit is gemakkelijk te
lengtegebicden zeer verschillend. De getallen 1/2, 1/10  zien hoc hoog men waarnemingsinstrumenten moet
en 1/100 bij de krommen geven aan welk gedeclte brengen.

Fig. 10. Absorptie door aardse dampkring. (Sterrengids 1971)

Radiostraling wordt in principe ontvangen als aangegeven in afb. 62, Via
ecn transmissiclijn wordt de door een antenne opgevangen radiostraling
toegevoerd aar de ontvanger. In de ontvanger wordl het aangcboden
signaal zovecl versterkt als nodig is om een elektrische spanning tc ver-

krijgen dic een registrerend instrument kan sturen.
antenne
N

transmissielijn

ontvanger

Fig. 11bh. Radioksart vaa de
registrering omgeving van de nevels in
de Zwaan. (Sterrenkunde IV)
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Bij grote basislengten (vele kilometers) zijn er twee mogelijkheden

om lange kabels te vermijden:

1. draadloze verbinding

2. signalen afzonderlijk op magneetvand registreren en later laten
interfereren; dit kan alleen als men met behulp van zeer nauwe
keurige atoomklokken ook tijdsignalen op de band vastlegt.

‘Bij basislengten van duizenden kilometers spreekt men van VLB-

interferometrie (very long baseline). Dan is eigenlijk alleen maar

de tweede van de twee bovengenoemde mogelijkheden te gebruiken.

Men kan zo bestaande, over de aardbol verspreid staande radioteles-

copen combineren tot een interferometer. Enige jaren geleden werkten

bij een dergelijk experiment radiotelescopen in de V.S. en in Zweden

samen., Men verkreeg op die manier een basislengte van 43 miljoen

golflengten en dus een oplossend vermogen van ca, 0Y002 (veel beter

dan wat optisch bereikt is!),

Twee of meer langs een rechte 1lijn geplaatste spiegels geven een

oplossend vermogen in &&n dimensie op de hemelbol., Spreidt men de

spiegels tweedimensionaal (kruis, T, cirkel enz.) dan krijgt men

aan de hemel ook een oplossing in twee dimensies!

In Culgoora, Australié, staan 96 spiegels met D = 13 meter langs

een cirkel met een diameter van 3 kmj bij een frequentie van

80 MHz geeft dat een oplossend vermogen van 3', (Klopt dat?)

De in 1970 in gebruik genomen radiotelescoop in Westerbork

bestaat uit 12 spiegels, elk met een diameter van 25 meter, opge-

steld langs een oost-westlijn van maximaal1600 meter lengte. Wan-

neer we hiermee zes uur achtereen  een object waarnemen, dan is

deze t.g.v. de aardrotatie 90 van richting veranderd en krijgen

we toch een oplossend vermogen in twee richtingen. Oplossend ver-

mogen ca. 1" per cm golflengte, Zie: Nat. & Tecnn. 38, Nr, 6 (1970)

Verwerking van de waarnemingsresultaten van tweedimensionale

interferometers in computers geeft een '"radiobeeld" van de hemel

(apertuursynthese).

Andere kiijkers

Voor de diverse soorten stralingen die we tegenwoordig van de hemel-
lichamen kunnen waarnemen moeten we aangepaste "kijkers" construeren.
D,m.v. raketten kunnen we instrumenten boven de dampkring brengen
en stralingen waarnemen die het aardoppervlak niet kunnen bereiken.
De zich in aanbouw bevindende ANS (Astronomische Nederlandse Satel-
liet) zal instrumenten hebben zowel voor waarnemingen van ultra-
violette als van rontgenstraling. Andere voorbeelden van astro-
nomische satellicten zijn de sinds 7 december 1968 functionerende
OAO II (Orbiting Astronomiecal Observatory) en de CSO-seric
(Orbiting Solar Observatory).

Niet alleen electromagnetische straling bereikt ons vanuit de
ruimte, maar ook cen grote hoeveelheid deeltjes: voornamelijk
neutrino's, electronen en protonen, maar ook alfadeeltjes en
zwaardere kernen (de laatste bijve vinden we in de kosmische
straling, zelfs transuranen). Afhankelijk van de energiecen de
electrische lading van de deeltjes heeft men verschillende soor-
ten collectoren ontworpen waarvan sommige op aarde, andere slechts
boven de dampkring werken.

Vaak zal men bij het waarnemen van bovengenocemde stralingen geen
beeld van het waarnemingsobject kunnen maken, maar genoegen moecten
nemen met het meten van alleen maar de hoeveelheid straling.
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I.2.2. Sferische sterrenkunde

Lit.: Fr. Becker, Einflirung in die Astronomie I (1960}, S1-2
J. van der Bilt, Sferische sterrenkunde (194%), s4-21
W.M. Smart, Spherical astronomy (1962), Si=9
W, Chauvenet, A manual of spherical and practical
astronomy I & II (1891), Sk-2

De astrumetrie houdt zich bezig met het meten van richtingen
en tijden. De sferische sterrenkunde is het wiskundige appa-
raat dat ons in staat stelt deze metingen te interpreteren in
hun ruimteli jke betekenis.

De nemelbol (of sfeer) is een denkbeeldige bol met de waarnemer
in het middelpunt. Zen ster wordt afgebeeld in het punt waar de
verbindingslijn waarnemer-ster de hemelbol snijdt. Het heeft

geen zin om (wat vaak gebeurt) aan te nemen dat de straal van

de hemelbol zeer of zelfs oneindig groot is. De straal is wille-
keurig en kan men desgewenst gelijk aan 1 stellen., Bij de intro-
ductie van het begrip hemelbol wordt vaak aangeknoopt bij het
feit dat men inderdaad als men buiten naar de sterrenhemel kijkt
de indruk krijgt dat er sprake is van een soort hemelgewelf, Dit
is echter psychologisch, evenals het feit dat dit hemelgewelf af-
geplat is, en van geen wezenlijke betekenis voor het begrip hemel-
bol waar de sferische sterrenkunde zich van bedient.

a) 'Schijnbare en ware afmetingen

De afmeting die men van een hemellichaam direct kan meten is de
schijnbare afmeting, die men dus moet opgeven in hoekmaat.

Om deze schijnbare afmeting om te zetten in de ware moet men de
afstand van het object kennen.

0 = waarnemer
a = r.tg &

In de meeste gevallen is « zo klein dat men mag schrijven:

tga = o = /206265

rad Crboogsec

1 rad = 206265" ~ 3400' =~ 57°

Voor snelle schattingen rekene men met 200000"/rad.
Als de afstand niet bekend is heeft men dus:

a/r = tga ~ /200000

k%oogsec

De schijnbare afmetingen geven dus een idee over de vulling
van de ruimte!

grootste planeetdiam, (Jupiter) 1°'
grootste sterdiam., (Beteldjuza) OY05
diam, Andromedanevel 100'~ 3 x VM,

diam, Virgocluster
(centrale gebied) 12°

(Uit de gebruikte eenheden volgt dat hier schijnbare diameters
zijn bedoeld.)

De Virgocluster staat dus "maar" ca. 5 x zijn eigen diameter
van ons verwijderd,
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Lit.: Fr., Becker, Einfiliring in die fAstronomie I (1960), S1 - 2
J. von der Bilt, Sferische sterrenkunde (Sterrenwacht)
W,M, Smart, Spherical astronomy, Sk - 9
W, Chauvenet, s manuol of spherical and practical astronomy (1891),
Sht -2, T en II

Men zou kunnen definieren:

sferische sterrenkunde is het wiskundige apparaat dat ons in staat
stelt de waarnemingen van richtingen en bewegingen aan de hemelbol
te interpreteren in hun ruimtelijke betekenis,

sfeer = hemelbol, abstractie, straal willekeurig (oneindig of zeer
groot overbodige veronderstelling, desgewenst kan men straal = 1
stellen), wanrnemer in centrum,

sferische sterrenkunde houdt zich bezig met de projecties vanuit het
middelpunt van de hemeilichamen op de hemelbol; punt op de hemelbol
representeert een richting vanuit de waarnemer.

Hemelbol is zeer eenvoudig heelalmodel,

Codrdinatenstelsels

1. hoogte - nzimuth (rustend t.o.ve waarnemer)

zenit, nadir, horizon o
hoogte h, zenitsafstand { = 90" = h

1]
azimut: SWNX
verticazlcirkels: cirkels door zenit en nadir
meridiaan: cirkel SZN
1ste verticaal: cirkel EZY

2. declinatie —~ uurhock (rustend t.o.v. wanrnemer)
noordelijke hemelpool, zuidelijke hemclpool, equator
declinatie 6 $
uurhoek t: meten vanaf S in richting Wé uurhoek wordt ﬁemgten in
uren, minuten en seconden; 24 uur = 360°; notatie 12713 14373)

N is de projectie voan P op de horizon
poolshoogte = geografische breedte

uurcirkel = declinotiecirkel: cirkel door polen
declinatieparallel

equator snijdt horizon in E en W (volgt uit voorgaande)

1
dagelijkse beweging in richting ES VW langs declinatieparallellen
culminatie: als hemellichamen in meridiaan

bovenste en onderste culminatie

3. declinntie - recnte klimming (rustend t.o.ve. sterrenhemel)

ecliptica: jaarlijkse baan van de zon tussen de sterren.
punt Ram, Aries, lentepunt, (Eng,) first point of iries,
v (géén gamna); lentcequinoctiun

declinatie §

rechte kiimnming «: meten vanaf 4in richting S'E net als uurhoek
neten in tijdmaat, maar dus in tegengestelde richting

A = ascensio recta, (Eng. right ascension)

sterretijd 9: uurhoek van ¥ (S,T,)

@4+ t=0
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ko lengte - breedte (rustend t.o.v. sterrenhemel, geschikt voor be=
studering planeten beweging)

breedte B
lengte A: meten veonaf Y in graden enz, (niet in uren) in dezelfde
zin als o

K: pool ecliptica

KP = hoek tussen equatorvlak en eclipticavlak = € = ca.EB%O

5. galactische coordin~ten (galaxis = melkweg)

gal., lengte (1) en breedte (b), galactische equator (= grote cirkel
evenwijdig hartiijn Melkweg) galactische pool (in Cona Berenices,

@ = 12%9™, 5 = 274" (1950))

oude coordinaten 1y, bp (1; gerekend vanaf snijpunt equator en
gals eq.)

SCLEXIS BODRLAmRIL 110 bII (lII gerekend vanaf richting naar cen-
trum Melkwegstelsel)

Tijdsbegrip

hier geen filosofische beschouwing

neting door gebruik te maken van een zich herhalend verschijnsel:
zandloper, polsslag, zonsbeweging, slinger, trilling stemvork, tril-
ling kristal, atomaire trillingen.

Verschijnsel moet zuiver periodiek verlopen, manr de vraag is hoe men
dat kan beoordeisn. Intuitic en crvaring zullen bij de keuze wel een
rol hebben gespecld.

De rotatie van de aarde heeft men tot betrckkelijk kort geleden als
volkomen uniform verlopend beschouwd. Hicrop is de sterretijd gebaseerd.

Sterretijd

De rotatie van de carde wecrspiegelt zich in de dagelijkse beweging
van de sterren, i.,h.b, geeft de verandering van de uurhoek van een
ster precics de rototiec von de acrde om zijn as weer. Bedenk dat de
uurhoek de hoek is tussen het vlak van de uurcirkel van de ster en
het vlak van de meridican van de waarnemer; het cerste is het vlak
door ster een aardas, het twecde door de waarnemer en de nardas. Men
kan de uurhoek dus ook representeren door bepnalde hoeken en bogen op
de aardbol, dan ziet men hecel duidelijk dat de rotatie van de aarde
over een bepaalde hoek de uurhoek van een ster (en dus van alle ster-
ren) met die hoek doet toenenmen.

Om de sterretijd te definieren zou men een bepaalde ster kunnen uit-
kiezen; men heeft geen ster, maar % genomen:

S.Te = 8 = ¢

Eenvoudig is in te zien (hoe?) dat als we twee wnarnemers met geo-

grafische lengten ZL,1 - 12 hebben geldt:

= fy= g - 13
Deze relatie geldt algemeen, dus niet alleen voor de sterretijd,
maar ook voor zonnetijd ensz,

Door precessie en mitatie (zie later) verandert 4 van plaats, Ge-
bruikt men de precieze plants van ¥ dan heeft men de ware (Eng.
apparent) sterretijd die onregeimatig veriloopt; neemt men de ge=
middelde positie van 4 (mtatie verwaarloosd) dan heeft men de mid-
delbare (mean) sterretijd,
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Zonnetijd
Hier ook ware zonnetijd (7.%Z.T, of W.T,) en middelbare sonnetijd
(I"i.Z.T. Of 1\‘}nT.)

Zonnewijzer wijst W.%4.,T. aan
Definitie: n
W.z2,T, = tw g & 12

6 - o

Daar: t. 7

hebben we W.%2.T, = S.T. + 2% - @y o
Daar ¢, ., met de tijd toeneemt raakt Y,Z2.T, steeds meer achter op

W, %, g : 3 ; 4 y
S.T. (iA"8en jaar 24 ; kan ook direct ingezien worden: in een jaar
gaan 365% zonnedagen en 366i sterredagen).

%y o, neemt niet regelmatig met de tijd toe omdat:
1;. De Zon niet langs de equator, maar langs de ecliptica loopt
2°, De Zon niet met constante snelheid door de ecliptica loopt (aarde

beweegt in een ellipsbazn om de Zon).,

»

De middelbare (zonne)tijd is gebaseerd op een fictieve middelbare zon
die met een constante snelheid de eguator doorloopt (Newcomb 1898)

Madte =Yg g, 5 12"
Tijdsvereffening = M.T., - 7,%4,T, (soms ook gedefinieerd als V.2.T. -
M, T,)
tdv. = Maly = "’.A.T. = GW.Z. - Q‘Ifi.z.

Beziet men de grafiek ven het verloop van de tijdsvereffening in de
loop van het jaar den vindt men duidelijk beide oorzaken van het on-
regelmatig verlopen van o, daarin terug. Het verloop kan men in
ecerste benadering beschouwédn®als te zijn samengesteld uit een sinus=-
vormig verloep met een periode van een 7 jaar en een met een periode
van 1 jaar,

Opvalilend is de snelle toename van de tijdsvereffening in december en
januari. Dit is de oorzaask van het opvellende 's avonds langer licht
blijven reeds in januari,

MeTo, W.T, (en 5.T. ook) hangen van de geografische lengte af. lMen
spreekt van de plaatselijke M.T, enz.

G.M.T, = Greenwich M.T, is de wetenschappelijke tijd waarvan men zich
overal bedient. Deze wordt daarom Wereidtijd (U.T., = Universal Time)
genoemd.

N,B, V66r 1 jan. 1925 liet men de dag 's middags P beginnen, daarna
's nachts 12°. Oppassen dus met oude tijdsopgaven! Bij de Juliaanse
dagtelling heeft men de oude gewoonte aangehouden.

Daar het ook in het degelijkse leven lastig zou zijn als iedere plaats
zijn eigen tijd zou hebben, gebruiken grote gebieden dezelfde tijd,
zonetijd of standaardtijd, die meestal zo gekozen is dat hi] een ge-
heel aantal uren met de U,T, verschilt,

W,E,T, = Uest-Buropese Tijd = U,T,
M,E,T, = Midden-Europese Tijd = U,T, + 1
Nedorland gebruikt thens ,5.T,

h

U.,T, is dus gebaseerd op de ro*atie van de aarde. De rotatiesnelheid

van de aarde blijkt niet constant te zijn., Daarom is de Efemeridetijd
£,T.) gebaseerd op de beweging van de maan en de planeten, Thans E,T, -

U,T. ~ 37°,




De efemerideseconde is gedefinieerd als een bepaalde fractie van de
duur van het tropische jaar op O jan. 1900. 12~ E,T,

Het tropische jaar is de tijd die de zon'nodig heeft om de ecliptica
&énmaal te doorlepen (van n tot #). De lengte van het tropische jaar
verandert met ca, % sec. per eeuw; hij is gelijk aan:

3659 05" 4650 - 05530 T (Newcomb 1895)

(T is het aantal eceuwen verstreken sedert 1900)

De E.T. is de onafhankelijk veranderiijke van de baanbewegingen van
de maan en planeten en wordt bepaald door de waargenomen posities
(ish.b. de lengten) te vergelijken met de berekende. Daar de beweging
van de maan zeer snel is, is deze heel geschikt voor de bepaling van
de E.T. Men meet de positie van de maan t.o.v. de sterren,

Atoomtijd

In oktober 1967, tijdens de 13de "Conférence Générale des Poids et
Mesures'", is seconde atoomtijd aangenomen als de fundamentele tijd-
eenheid van het internationale eenhedenstelsel. Deze "atoomsec," is
gedefinieerd als 9192631770 perioden van de straling die door het
cacsiumatoem 133 wordt uitgezonden bij een overgang van het bovenste
naar het onderste van de beide hyperfijnstructuurniveaus van de grond-
toestand, Bij de stand van de meettechniek op dat moment waren de
atoomseconde en de ofemerideseconde aan elkaar gelijk. De astronomen
blijven zich (voorlopig?) van de efemerideseconde bedienen; deze
maakt deel uit van het systeem van astronomische constanten van de
Internationale Astronomische Unie (I,A,U,),

Precessie

Ontdekt in 127 v, Chr, door Hipparchus; hij vergeleek zijn waarnemingen
met die uit 284 v. Chr, van Aristylius en Timocharis en vond dat de
lengten van de sterren met 2° waren toegenomen, maar dat de breedten
niet veranderd waren.

Als breedten niet veranderen, dan veranderen afstanden
tet pool van de gcliptica dus niet, dus de pool van de ecliptica heeft
een vaste plaats tusBen de sterren,

De ecliptica zelf verandert dus ook niet.,

Dasr de lengten van de sterren in gelijke mate tpenemen, verandert

het nulpunt dus van plaats; v leopt terug met 50 per jaar (moderne
waarde).

Y'is snijpunt (knoop) van ecliptica en hemelequator; hemelequator ver-
andert dus van ligging en ook hemelpool,.

Yaarnemingen leren: ¢ = constant

Hemelpeol beschrijft dus cirkel om pool eccliptica; 1 x rond in 360°
jaar = 26000 jaar. 50"
Vroeger werd aan deze periode "apokatastasis" wel een mystieke be-
tekenis toegekend: het voltooien van &én precessieperiode zou het
einde der wereld betekenen!)

Door precegsie v (punt Ram) niet meer in sterrenbeeld Ram, maar in
Vissen (29° sedert Hipparchus). .

Pool nadert tot Poolsterz nu afstand 53 = in 2100 %O; over 12000 jaar
Wega poolster, afstand 5%.

Andgr direct waarncembaar effekt van precessie: wat nu zomersterren—
beeld is, is over 13000 jear wintersterrenbeeld enz.

Verklaring: aargas beschrijit een kegelmantel, zoals ook de as doet
van een schuin staande tol,

Aarde afgeplat: a.h.w. extra ring materie om equator; getijdekrachten
van maan en zon grijpen hier op aan en willen aardas "recht zetten",
hierdoor ontstaat precessiebeweging tegengesteld aan de rotaticzin
van de aarde,

(Voor getijden, zie V, 5.2030)
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Nutatie

Bradley ontdekt in 1750 schommelingen van de ster coordinaten van
enkele'; de ware pool beschrijft een ellipsje om de gemiddelde pool
in 18,6 jaar,

Eguinoctium, epoche

Door precessie en nutatic verandert het coordinatenstelsel t,o. waar-
van @ en & (en ook 1 en b) worden opgegeven; men moet dus vermelden
voor welk tijdstip het coordinatenstelsel is genomen, Men spreekt #an
bijve. van het gemiddelde eguinoctium van 1950,0; het woord'"gemiddelde"
betekent, dat de invioed van de nutatie verwaarloosd is. len kan van
een hemellichaam de positie voor bijv. 13 juli 1970 opgeven t.o0., van
het coordinatenstelsel van 1950,0; 13 juli 1970 is dan de epoche,

Aberratie

Ontdekt door Bradley in 1725, T.g.v. eindige lichtsnelheid ondergaat
liecht van een ster bij hewegende waarnemer een schijnbare richtings-
verandering over een hoeck = sin 8 naar de bewegingsrichting toe.

Verwant is het verschijnsel, dat bij een bewegend hemellichaam de
plaats daarvan aan de hemel zich gewijzigd heeft gedurende de tijd,
dat het licht onderwveg was,

sMeridiaankijker

Yo f.‘JH:.U* R S

Dit is fundamenteel instrument om sterposities @ en 6 te meten. Het
bestaat uit een kijker die slechts om &én as, n.l. een horizontale
oost-westas, draaibaar is. len kan er dus alleen de onmiddelijke om-
geving van de hemelmeridiaan mee observeren. Meting van de hoogte
d.m.v. verdeelde cirkel,

De meridiaankijker wordt in combinatie met cen sterretijdkliok ge-
bruikt. Men meet de doorgangstijden van de sterren door de meridiaan.
Verschil tussen de deoorgangstijden van twee sterren geeft A @

Demeve waarnemingen aan de zon kan men het lentepunt vinden, d.v.Z.
het moment dat het lentepunt de meridiasan passeert; dan kan men van
sterren ook o bepalen,

Als de poolshoogte @ bekend is, kan men 6§ uit de culminatiechoogte van
een ster halen. Bijv. geldt voor een ster die ten zuiden van het 2Zenit
culmineert:

h=090«~0¢+ &

¢ kan men bepalen demsVe ecn circumnolaire ster. Als bijve. beide cul=-
minaties ten noorden van de meridiaan plaatsvinden heeft men:
h1 =@+ 90 - §

h2 =@ = 90 + &

Hieruit volgt:
g = (hq + hy)/2

Het fascinerende van het meridiaancirkelwerk is, dat men volkomen
onafhankeliik van anderen werkt; alle benodigde grootheden bepaalt
men zelf,

Op verschillende sterrenwachten worden onafhankelijk van elkaar ster=-
posities bepaald, die bijv. in stercatalogi gepubliceerd worden.
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Door gombinatie van dergelijke waarnemingscatalogi ontstaat een fun~
damentele catalogus van positics en eigenbewegingen, Het Astronomische
Recheninstitut te Heidelberg publiceerde in 1963 de KFhL,,waarvan de
nauwkeurigheid van de o's ca, OS,OOE en van de &'s ca. 0 ,02 bedraagt
(1535 sterren).

De bewegingen van de sterren bepaalt men door de posities zoals die
in verschillende jaren gemeten 2zijn met elkaar te vergelijken,

Dem.v, hemelfotografie kan men de posities van andere sterren bepalen
t.0.ve de fundamentele sterren., De zo bepaalde posities zijn niet zo
nauvkeurig als die van de fundamentele sterren, maar fotogr. meth,
werkt zé&r veel snellier. Op die manier zijn van vele duizendensterren
posities en eigenbewegingen bepaald,

Ruimteli jke beweging van een ster heeft 2 componenten:

1« Component loodrecht op gezichtslijn (dus beweging langs hemelbol):
gigenbeveging., Deze wordt uitgedrukt in boogsec. per jaar. Omreke-
ning in km/sec alleen mogelijk als afstand bekend is., Grootst be-
kende a.b, is dic van de ster ven Barnard: 10"/jaar.

2, Component langs gezichtslijn (dus beweging loodrecht hemelbol):
radiele snelheid. Deze wordt door Doppiereffect direct (onafhanke-
1lijk van de afstand) in ware grootte gemeten, wordt uitgedrukt in
km/sec, pos. van aarde af, neg., naar aarde toe

Apex en antapex

Zowel in de eigenbewegingen als in de radiele snelheden zit een syste-
matiek wat betreft de verdeling van de waarden over de hemelbol. Yordt
veroorzaakt door beweging van de zZon t.o.ve de sterren met snelﬂeid

van 20 km/sec (= 4,2 a.e./jaar) in richting van punt met @ ~ 187, & =~ 30°
(in Hercules of Lier niet ver van Yega),

Dat punt heet anex, tegenovergestelde richting correspondeert met

antapex op hemelbol,

Afstrondsbepaling d.m.v, parallnx (= verschilzicht)

Richting van object hnngt von plants woarnemer afs nls de plants van

de waarnemer periodiek vernndert verondert richting object ook perio-
diek. Het effect is voor nnbije objecten groter don voor ver verwijderde.
"Hobije" objecten schommelen heen en weer t.,o.ve.e de achtergrondsterren,

1e joarlijkse parallax te.g.v. beweging van onrde om Zon
2. dagelijkse parnllax t.g.ve rotatie von de anrde

1e Jaarliikse parallax

I.veme afstandsbepaling von sterren. AB is die middellijn von
acrdbaan, die loodrecht
stnat op de richting Z(on)S.,.
1 Om het hnlve janr bevindt
de anrde zich in A en B,

aardbaan
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e 82 ZEer ver weg

p = > =-parallax

R pboogsec
a tep = Prag = 206265

I

8 = 206265 313]-;- -

oogsec

It
Als p =1, dan a = 206265 R = 206265 neesj deze afstnnd is per defi-
nitie de parsec (pnrnli-xseconde),

1 parsec (pc) = 206265 na.e.

a = 1 e
// pe P boogsec

m

Dezc trigopometrische paranllaxen kan men met nauwkeurigheid van 0,01
bepalen; methode werkt dus tot afstanden van ea. 100 pc.

2

PN

Dagelijkse pnrallax

L.veme afstonden binnen het plonetenstelsel
Porollox van hemellichnnm is hoek wanronder men vonuit dot hemel-
lichaam stroal von de anrde zou zien

"
Pgon = 8,80

Gemiddelde porallnxen = seculcire paraliaxen.,

Een groter bnsis voor afstrndsbepalingen dan bij de janrlijkse paral-
loxen ontstant door de beweging von de zon t.o.v. de sterren. De be-
weging van de ster zelf gooit roet in het eten, Donrom is de methode
alleen te gebruiken voor de bepaling van de gemiddelde parallax van
een groep sterren die nls groep geen systemntische beweging vertoont,



I.2.2. Astrofysica

Als we natuurkunde toepassen op kosmische verschijnselen, dan spreken
we van astrofysica; dat is strikt genomen alle astronomie behalve de
astrometrie, maar hemelmechanica (mechanica toegepast op hemellichamen),
afstandsbepalingen, bewegingen in de ruimte, ruimtelijke verdeling van
de objecten e.d, worden niet bij astrofysica gerckend. Astrofysica on=-
derzoekt i.h.be.: toestand materie en straling en fysische processel.

4

Toegtan’ materie

samenstellingz: celementen, moleculen; abondantie (abundance) von ele-
ment te.o.v. waterstof: j e ) —

Iy I meestal geeft men N_) + 12

element/ H} M€° tal g g eiom.{ﬁﬂ _)_i

dichtheid: ( =3y 2 10° -3y, : -
ichtheid: o (kg m = 10" x p (g ecm ~); astronomen werken mecstal
in cgs - eenheden!

druk: p (Nm

toestandvergelijking: de relatie tussen T, p en p voor materie van
gegeven samenstelling. Voor een ideaal gas (moleculen zo klein, dat

log (N
temperatuur: T uitsedrukt in K; T (K) = ¢ (°C) + 273,155
-2) = 10 (dyn cmha)
wisselwerking verwaarloosbaar):

_ o, &
P =2p m
(gasconstante R = 8,314 x 107 erg K"1 mol"ﬁ; L is het gemiddelde mole~
culaire gewicht, bijv. voor H,, H en geioniseerd H is Wk resp. = 2, 1 ent)

m

Voor ontaarde materie (inwendige van witte dwergen) speelt T in toe-
standvergelijking geen rol meer:

i P=f(p, p")e
Inpuisars (neutronensterren) wéér anderc tocstandverg.

I
nansig: in H-atoom kin electron in verschiliende energietoestanden
voorkomen (in Bohrse nodel: in verschillende banen om de kern lopen).
(¥landers, Hfdst., 10, page. 10L,)

== Jondisatie De toestand met de geringste
nangeslagen gnerpgie is de ggondtoesﬁand;
+toestanden de anderen heten aangeslagen

tonestanden (excited levels).
Enerpgie B 2ltijd in eV

In rust atomen in grondtoestand; acnslag door botsingen (thermische
excitatie) en door absorptie von straling. ibsorptie - sprong omhoog;
emissie - sprong onlang.

hvy = ARl

(h is const. van Planck; 1 eV correspondeert met 12%98 8 1)
Met de formule von Doltzmann borekening ven de relatieve bezettingen
van de nivenus:

(2 atE, /KT - 5040AE12 (eV)
N‘] = e 12 = 10 T (K.)

(k is constantg von Boltzmann, &E12 energieverschil).,

leestal zijn de nivenus in feite meervoudig; ieder niveau kan men
een statistisch gewicht g tockennen en de formule wordt:

B2 =4Bqp/KT
1 B4
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Hanst altijd zijn verreweg de meeste atomen in de grondtoestand.

Als we een ander dan een waterstofatoom hebben, zijn er meerdere elec-
tronen, maar meestal wordt alleen het buitenste aangeslagen (licht-
electron),

De sterkte van een spectraallijn is (althans voor zwakke 1ijnen) even-
redig met het aantal atomen in de begintoestand van de corresponderende
atomaire overgang. Voor de berekening van de sterkte van een spectraal-
lijn is de formule van Boltzmann dus belangrijk. Ook kan men de omge=-
keerde weg bewandelen en uit de waargenomen sterkte van de lijn de be-
zetting van het niveau berekenen en daaruit weer de temperatuur met
Boltzmann; dat is dan de excitatietemperatuur.

ionisatie: door hevige botsingen (hoge T) of absorptie van energierijke
stralingsquanten (grote v, meestal ultraviolet) kan ionisatie optreden.
Met benulp van de formule van Saha kunnen we de verhouding van het aan-
tal deeltjes in de grondtoestand van het ion tot dat in de grondtoe=-

stand van het atoom uitrekenen:

N g 3/2
Nl,o N = 1,0 , ggggkm; 0B /KT
0,0 0,0 h

(De eerste index geeft aan ion (1) of atoom (0), de tweede (nier O)
geeft aan datswe over de grondtoestand praten; N is het aantal elec-
tronen per -m”; g zijn weer de statistische gewidnten (de factor 2 is
het statistische gewicht van net electron); m is de massa van het
electron, h de constante van Planck en E, de ionisatiepotentiaal,)
Men kan de vorm van deze formule gemakke}ijk begrijpen met behulp van
de wet van Guldberg en Waage uit de fysische chemie.

Voor een evenwichtsreactie:

A 4 Bf$1uh

geldt voor de concentraties van A, B en AB:

LA] LB] = £(T)

waarin f(T) alleen maar een functie is van de temperatuur en de eigen-
schappen van de betrokken stoffen, maar niet van de druk en de dichte
heid.

Wij kunnen deze wet ook toepassen op de reactie:

atoom£sion + electron,
Dan geldt dus: 7
Lionj LelectronJ

- = = £(T)
Latoo@

De formule van Saha neeft inderdaad deze vorm, (Zie bijve:
Wanders, hoofdstuk 13,)

EEECEEEEEEQEEE: door de ionisatie kunnen er in een heet gas dus veel
vrije electronen voorkomen, Dan spreekt men van een plasma; men zegt
wel eens dat een plasma in de vierde agrepatictoestand verkeert., Het
eenvoudigste voorbeeld van een plasma is een vliam, De meeste materie
in het heelal is in de plasmatoestand. Vanwege de vele vrije elec=
tronen is een plasma goed electrisch geleidend. In een gas oefent
ieder deeltje per volumeenheid (onafhankeliijk van de massa van dat
deeltje) een druk kT uit, De gezamelijke electronen oefenen een

druk P uit,
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In de formule van Sana kunnen we de electronendichtheid omrekenen in
de electronendruk. Vullen we verder de numerieke waarden van de con-
stanten in en werken we met logarithmen, dan krijgt Saha de vorm:

N, g o2
log (ﬁéug p) == B, 59%9 + g log T - 0,48 + log 1.0
0,0 °© 0,0

Gebruikelijk is te schrijven 5040/T = @. (N,B, P in cgs-eenheden. )

Toestand straling

Naast de materie speelt de straling een zeer belangrijke rol in het

heelal, Als voorbeeld noemen we de n: de totale kinetische energie
van de deeltjes in deqaon is 2,7.10 Joule en de totale energie wvan
de straling is 2,8.,10  J,

intensiteit: men kan het stralingsveld beschrijven door voor ieder
punt van de ruimte en voor iedere richting de intensiteit op te geven.
De intensiteit wordt door de astronomen gedefinieerd als energie/op-
pervlakteeenheid.tijdseenheid. eenheid van ruigﬁe&gek. In_Eet intgg-
nationg}e eenhedenstelsel is de eenhgid.dus Jm 48 sterad of Wm

sterad —; in het cgs~-stelsel erg cm s ~sterad .

e e T R S S e B S TS s e S B S e

die richting dan is de hoeveelheid straling die per tijdseenheid en
per oppervlnktgecnneid dooE QQt viakje gaat de flux. De flux wordt
gencten in Wm of erg-cm 5 .

e S ——— 1

Onderzoek van het spectrum leert ons hoe het met deze verdeling is ge-
steld. Komen over een niet te kilein golflengtegebied alle golflengten
voor, dan spreekt men van een continu spectrum; komt er alleen maar
straling voor im kleine aparte golflengtegebieden dan spreekt men van
emissielijnen; is in een continu spectrum in een aantal aparte kleine
golflentegebieden de intensiteit van de straling belangrijk minder dan
voor het continue spectrum zelf dan spreekt men van absorptielijnen.
Zoals uit het bovenstaande reeds blijkt kan men de intensiteit dus
voor iedere golflengte of frequentie apart opgeven (en evenzo de
flux). De intensiteit bij een golflengte A, I.,, is zodanig gedefini=
eerd dat de totale intensiteit in het golfieng%‘egebied (Ay A+ dN)
gelijk is aan Ikdh.

polarisatie: bij een nauwkeurige beschrijving van het stralingsveld
moeten we ook nog de mate van gepolariseerdheid (polarisatiegraad)

en de wijze waarop (lineair, elliptisch) opgeven. Bij reflectie (ver-
stgooi{ng) wordt licht meestal gepolariseerd. 2ls de ogorspronkeliijk
geemitteerde straling gepolariseerd is, wijst dat haast altijd op de
aanwezigheid van magneetvelden,

Thermodynamisch evenwicht

Bijzonder eenvoudig zijn de verhoudingen in de toestand van thermo-
dynamisch evenwicht die men krijgt als men een ruimte (al of niet
gevuld met materie) omgeeft met een wand met een constante tempera-
tuur ("Hohlraum"). Strikt genomen gelden alleen dan de formules en
wetten van Boltzmann, Sana, Planck, Stefan-Boltzmann, Wien en Kirch-
hOffo

Planck, Stefan-Boltzmann en Wien: wil men de straling in de holle

Lt et r il s —————

ruimte onderzoeken, dan moet men een kleine opening in de wand maken
waardoor een beetje van de inwendige straling naar buiten komt. De
naar buitenkomende straling mag geen gereflecteerd ingekomen straling
zijn. De holle ruimte moet dan dus inwendig zwart zijn gemaakt.
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Men spreekt van een zwart lichaam en zwarte lichaamsstraling (black
body radiation, niet zwarte straling). De we® van Planck beschrijft
de hoeveelheid en de samenstelling van de zwarte lichaamsstraling.’
Een zwart lichaam straalt per oppervlakteeenheid naar de halve
ruimte: / Znhca 1

T B (T) = ,
L A o Ghe/KAT

Door® (T) over \ te integreren vinden we de totale straling per op-
pervliaKteeenheid:

e F(T) = o Tl+ (Stefan-Boltzmann)

(0 = 5,67 x 10"5 erg c:m-2 s—l K_4 = 5,67 x 10-8 W mm2 K-q)

De golflengte hmax waarvoor BK(T) maximaal 4s, voldoet aan:

Mpax T = 0329 em K = 2.9 x 107 R X (Wien)

Stralingswet van Kirchhoff: in de toestand van thermodynamisch even=-

e - G 51 S S o

en dat geldt zelfs voor iedere aparte golflengte. De emisssiecoeffi-

cient is het per cenheid van volume en per eenheid van ruimtehoek

S pg— = . 5 . . 3

geemitteerde vermogen. De absorptiecoefficient # is als volgt gedefi-

nieerd: o
AT - ar
I'“—EL/:;}ﬁe}
:dx"

Zij de dikte van cen absorberende laag dx en de intensiteit van de
straling v66r de laag I en achter de laag I - dI, dan is (per defi=-
nitie):

dl = « I dx.

J en K kunnen we ook nog van een index )\ voorzien., Volgens de wet van
Kirchhoff geldt nu:

neglitedt ¥eu thenmcdyrmLACH oVeuNiihby de in -de definluls vermslde
natuur practisch nooit voorkomen.

In het inwendige van een ster, waar de gaslagen die een punt omringen
zo dik zijn dat ze als ondoorzichtig beschouwd mogen worden zal deze
toestand heel goed benaderd worden. Toch zal ook daar t.g.ve de tempe-
ratuurafname naar buiten er een gering stralingsoverschot in buiten-
waartse richting zijn, terwijl bij zuiver thermodynamisch evenwicht

de stralingsintensiteit in alle richtingen dezelfde is (isotrope ver-
deling van de intensiteit).

lokaal thermodynamisch evenwicht: ook al is er geen thermodynamisch
evenwicht, dan kin men vaak toch aannemen dat plaatselijk aanslag en
ionisatie beschreven kunnen worden met behulp van de wetten van Sana
en Boltzmann en dat men de straling van een volumeelement kan bereke-
nen met behulp van de wet van Kirchhoff. Deze toestand noemt men die
van lokaal thermodynamisch evenwicht (LTE), Onder deze omstandigheden
kan men gemakkelijk laten zien dat een oneindig dikke gaslaag van
constante temperatuur straalt als een zwart lichaam, Zelfs als ¢r geen
lokaal thermodynamisch evenwicht is kan men vaak toch nog met de boven-
genoemde wetten en formules werken door verschillende waarden van de
temperatuur te gebruiken:
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aanslagtemperatuur (of excitatietemperatuur) in Boltzmann,
ionisatietemperatuur in Saha,

stralingstempératuur in Stefan-Boltzmann,

Al deze temperaturen kunnen onderling verschillen en ook van de
kinetische temperatuur die de snelheid van de moleculen van het
gas beschrijft volgens de formule:

%mv2 = g KT,

(1it.: A. Unsold, Der neue Kosmos, Hoofdstuk 11, blz, 95~103)
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Onderzoek van straling in holle ruimte in laboratorium door kleine
opening erin te maken (zwarte straling). Stralingsintensiteit voor
bepaalde freqentie hangt dan alleen van de temperatuur af:

3
B: 2hv 1
v (T) = = /T (Planck)
c e - 1
B, (1) = Shu" . (Planck)

l5 ehc/le_ 1

totale straling wan 1 cm22= quq(St fan - Boltzmann)

(g=5, 67 x 107 erg cm ~ sec = K=
golflengte A waarvoor B, maximaal: A T = counst.
max . A max

” (verschuivingswet van ‘lien)
(const, = 0,29 ecm K = 2, 9 x 10" & K)

§§£§;§n§swgt zgg_Kgrchhoff: in evenwichtstoestand absorbeert een

volumeelement evenveel straling als het emitteert (voor iedere apazbe
golflengte of frequentie)

e e e o e o S

bechoorlijke benadering, alleen kan men vaak niet meer dezelfde T in
alle formules gebruiken., Men onderscheidt dan: excitatietemperatuur
(Boltzgann), ionisatietenp. (Saha), stralingstenp. (Stefan - Boltzmann),
kleurtemp. (vorm van de Planck - kromme), kinetische tenp. (kinetische
energie van de moleculen).

log 0 = 1log T - diagran

Onm een indruk te krijgen van de verscheidenheid waarin materie in het
heelal voorkomt is het heel nuttig een log p - log T - diagran te

makens -3
210 o log p (kgm ) 10

e ,..i‘ — /i O

% log T

: |

| : .
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*
i
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In begin 19e eeuw bleek uit metingen: 1) verschil van 1 corzes-~
pondeert met vaste intensiteitsverhouding (vgl. psycho-fysische

wet van Weber en Fechner: gewaarwording (subjectief) nemen volgens
rekenkundige reeks toe als prikkels (objectief) volgens meetkundige
reeks toenenen; 1859), 2) verschil vam 5 komt overeen met ver-
houding van ca. 100, Pogson (1850) hecft voorgesteld verhouding per
definitie exact gelijk 100 te stellen, Dan:

m, - m, = 2, 5 log iz/i1

of:
11/i2 = 10~ O 4 (m1 - ma)

Verder is nulgunt van de schaal wel gedefinieerd door:
Mpoolster = 2,12 (maar in dit opzicht geen eenheid),

Bepaling helderhcidsverschillen van 2 sterren door licht van helder-
ste ster met bekende factor te verzwakken tot sterren even helder
schijnen, /ls van voldoende sterren zo magnitudes bepaald zijn, ver-
der d.me.v. mchattingen (werkt snel en nauwkeurigheid in veel gevallen
voldoende).

Fotografische vergelijking analoog: helderste verzwakken tot beeldjes
op fotografische plaat gelijk; verder voor snel werk schattingen met
het oog op de fotografische plaat, waar ook vergelijkingssterren met
bekende helderheden op staane Er blijkt dan, dat men fotografisch
andere magnitudeverschillen vindt dan visueel. Oorzaak: het oog heeft
zijn maximale gevoeligheid in het geel (of groen) en de gewone foto-
grafische plaat in het blauw, De verhouding waarin oog en foto-
grafische plaat op licht reageren hangt dus van de kleur van het
licht af. lMen onderscheidt daarom de visuele magnitude m_ en de
fotografische magnitude mpg. Het verschil noemt men de kleurindex:
kleurindex k = m__ - m_ (ook wel CI = color index)

pg
Voor blauwe sterren k < 9, voor rode k > O,

Kleurindex is maat voor de roodheid.

Heeft de magnitude betrekking op de over alle golflengten geinte-
greerde intensiteit dan spreekt men over de bolometrische helder-
heid Myo1® De bolometrische correctie is gedefinieerd door:

Hialla = Ty =~ Ppo1
Daar de doorlaatbaarheid van de dampkring sterk golflengteafhanke-
lijk is en grote gebieden helemaal niet worden doorgelaten is my o1
moellijk te bepalen, ©
Gebruikt men een combinatie van panchromatische platen en een geel-
filter dan krijgt men een kleurgevoeligheid die veel gelijkt op die
van het oog; men spreekt dan van fotovisuele helderheden m .
Door combinatie van kleurfilter (s) en plaattype kan men zBer veel
kleursystemen maken, Bekend is het UBV - systeem van Johnson. De
magnitudes worden genoteerd met U, B en V, de effectieve golflengten
zijn:
3655 &
Lhoo R

5480 R

U (ultraviolet)
B (blauw)’

V (visueel)

&

&

Ldd
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(V 1ijkt veel op m_ (A
~ 4200 R), LI S

Er ontstaan nu 2 kleurindices: U - B en B - V,

- 5400 R), B iets minder op mpg (lcff ~

De nauwkeurigste sterhelderheden bepasalt men fotoelectrisch; ook hier
door combinatie van filter en fotocel allerlei kleursystemen. Het
fotoeclectrische UBV - systeem 1ijkt veel op het fotografische.

De magnitude, die cen ster zou hebben als hij verplaatst kon worden
naar een afstand van 10 parsec noemt men de absolute magnitude,
Notatie: M. Eenvoudig vindt men (bedenkend dat de intensiteit van
het licht van een ster omgekeerd evenredig is met het kwadraat van
de afstand en dus rechtevenredig met het kwadraat van de paraliax):

Veranderlijke sterren = sterren met veranderlijke helderheid,

L et ekl b L T p——

Eerste waarnemingen (in Europa):

Tycho Brahe - supernova van 1572 Vg
Fabricius, 1596 - Mira Ceti M=m+ 54+ 5 log p.
Kepler - supernova van 1604

Montanari, 1670 - Algol
Vroeger werden ze bij toeval ontdekt, Fotografische methoden zeer
machtig (pickering); vergelijk 2 opnamen met blinkmicroscoop.

Typen veranderlijke sterren (alieen belangrijkste typen)

e e Ty i,

1) Algolsterren = bedekkingsveranderlijken = fotometrische dubbel-
sterren (eclipsing binaries).

2) pulserende sterrcn
zeer regelmatig veranderlijk:
RR Lyrae-sterren, perieden 0,5 - 0,9 dagen
6 Cephei-sterren (klassiecke Cepheiden), 2 - 40 d., in armen
van Melkwegstelsel
W Virginis~-sterren, 2 - 40 dagen, in kern en halo Melkwegst.

hoe langer de periode des te onregeimatiger, tenslotte:
lang periodicke veranderiijken (bijv. Mira Ceti), 100 - 500 d.
(quasi periode)

3) novae en supernovae
novae (meervoud van nova): in 2 - 3 dagen stijgt helderheid van
M, ™ + 5 tot ca, -6 tbt~=.8,5 (dus 25 000 & 250 000 x), uit-
stoting gasschil, terugkeer naar oorspronkelijke helderheid
duurt jaren.

supernovae: steruitbarsting op enorme schaal, minstens 10 000 x
zo helder als gewone nova. Zelden voorkomend verschijnsel, 1 per
ca, 50 jaar per melkwegstelsel?

Periode-helderhecidwet

Men heeft ontdekt dat er voor de pulserende sterren een verband he-
staat tussen de periode en de gemiddelde absolute helderheid, Be-
langrijk voor afstandsbepalingen in het heelal: meet de periode,
vind hierbij de M (grafiek volgende bladzijde), meet de m en bepaal
p met behulp van bovanstaande formule.
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I.2.2,2, Spectroscopie (Wanders, Hfdst, %C, blz., 47)

— s o

Op 2 manieren kan men spectrograaf en telescoop combineren:

1)

2)

Spectrograaf achter kiiker. Zorg dat sterbeeldje precies in spleet
van de spectrograaf valt,

Objectief prisma. Prisma met kleine breckende hoek vbbr objectief,
I.p.v. sterbeeldijes krijgt men dan sterspectra op de plaat.

In het eerste geval spectrograaf eventueel vast opgesteld in
coudéfocus, Spectrografen kunnen uitgerust worden met prisma's
en roosters (vooral bij zonneinstrumenten),

Oplossend vermogen. Spectrograaf verbreedt spetraallijnen altijd,
daardoor beperkt oplossend vermogen AAM (bij zonneinstrumenten
tot 500 000, bij sterreinstrumenten bepaald door dispersie en
opl. vermogen fotogr. plaat),

Dispersie is maat voor uitgerektheid van spectrun (bij zonneinstr.
soms > 3 mn/R, bij sterspectrografen 0,85 - 750 8/mm (1))

Spectrofotometrie door opname van spectrum met microfotometer door

te meten., Men meet dan de doorlating van de plaat, D.meve "zwartings-
kromme'" omzetten in intensiteit in spectrum. Registratie,

(Utrechtse Zonneatlas, voorbeeld in: HYanders, blz, 124,)

25000 10000 6000 3600 K
T I I 1
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Sterspectra (Wanders, Hfdst. 6, blz. 73=77)

Sterspectra vertonen meestal donkere ( dus absorptie-) lijnen tegen
een heldere achtergrond (net continulim), Het spectrum is van ster
tot ster verschillend, maar toch is het mogelijk een aantal spectraal=-
klassen te onderscheiden: O, B, A, F, G, K, M, Dit is dus een &&ndi-
Mensionale indeling; slechts als men op details gaat letten is een
&&ndimensionale indeling niet meer mogelijk en komt men tot een twee~
dimensionale indeling. Iedere klasse wordt onderverdeeld in 10 typen,
bijve.: FO, F1, F2,....F9, Heel ruw kan men de indeling als volgt om=-
schrijven: in de vroege typen (O en B) komen maar weinig lijnen voor
(hoofdzakelijke He IT, He I en H), in de latere typen een toenemend
aantal lijnen (metalen) in de laatste typen (K en M) molecuulbanden
(CH, CN, TiO). In het diagram onderaan blz., 23 is voor de lijnen van
een aantal elementen aangegeven hoe de sterkte door de spectraalreeks
verandert (I betekent dat het een 1lijn van een atoomspectrum is, II
van een ionspectrum, IITI van een spectrum van dubbelgeioniseerde
atomen enz.), Oorspronkelijk meende men dat de verschillende spectraal=-
typen terug te voeren waren op verschillen in chemische -samenstelling
tussen de sterren. Later is gebleken dat zij ontstaan door verschillen
in temperatuur. De O-sterren zijn het neetst (ca. 50 000 K),de M-ster-
ren het koelst (ca. 3000 K); de temperatuur van de zon een G2-ster is
ca, 6000 K. Dit zijn allemaal een soort gemiddelde temperaturen van de
atmosferen van die sterren,

Temperatuurbepalingen (Vanders, Hfdst. 8, blz. 86-95).

1. Uit de totale straling: als men de totale straling van een ster
kent (in alle richtingen en geintegreerd over alle golflengten)
en zijn straal (dus zijn oppervlakte) dan kan men uitrekenen wat
hij per opperviakteeenheid uitstraalt., Met behulp van de wet van
Stefan-Boltzmann kan men dan de temperatuur berekenen. Deze tempe-
ratuur noemt men de effectieve temperatuur,
Voorbeeld: de flux S van de zonnestraling op 1 A.E. afstand bedraagt
1,388 kW g~ ~, Dgze grootheid noemt men de zonneconstante; § = ca,
2 cal cm”~ min~ ., De totale straling van de zon is dus 4mR"S (R =
afsﬁand zan—aarde). De zon straalt dus per oppervlakteeenheid uit:

LnR®S/Lmr™ (r = straal van de zon). We krijgen dus de relatiet
" S
o T = —_—
¢ (z/R)

Alleen S en r/R (de schijnbare straal van de zon in radialen)

komen in de formule voor; de afstand hoeft men dus niet eens te
kennen.

Voor een paar sterren heeft men interferometrisch de schijnbare
diameter kunnen bepalen; voor deze sterren en voor een paar eclips-
veranderlijken heeft men deze methode kunnen toepassen.

2. Uit het continuum: men kan de intensiteit van de continue achter-
grond tegen de golflengte uitzetten en nagaan voor welke tempera-
tuur de Planckkromme wat de vorm betreft daar het beste bij aan-
sluit; deze temperatuur noemt men dan de kleurtemperatuur, De kleur-
temperatuur zal afhnangen van het beschouwde golflengtegebied, Aller-
lei varianten op deze methode zijn denkbaar: zo kan men niet een
bepaald golflengtegebied beschouwen, maar twee of meer afzonderlike
golflengten, Bij deze methoden hoeft men de intensiteiten slechts
in relatieve maat te kennen!
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3. Uit net lijnspectrum: de sterkte van een absorptielijn hangt af
van het aantal atomen (of ionen) dat zich in het onderste van de
twee bij de vorming ven die 1ijn betrokken niveau's bevindt.

a) uit de ionisatiepgraad: uit de verhouding van de sterkten van
ionlijnen en atoomlijnen van eenzelfde element kan men de
ionisatiegraad van dat element bepalen en daaruit door toepas-
sing van de wet van Saha de jignisatietemperatuur, In de formule
komt ook de electronendruk voor, maar daar de temperatuur een
‘veel grotere invloed op de ionisatie heeft kan men volstaan met

© voor p_ een grove waarde aan te nemen,

b) uit de aanslag: door de sterktenvan verschillende 1lijnen van
eenzelfde atoom te vergelijken kan men verhoudingen van bezet-
tingen van verschillende niveau's bepalen en daaruit dem.ve de
wet van Boltzmann de excitatietemperatuur.

Hen kan zo het verband vinden tussen spectraaltype en temperatuur,
Ook blijkt de kleurindex nauw met spectraaltype en temperatuur ge-
correleerd te zijn.
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T.2,2,3. Hertmsprung-Russell- en aanverwante diagrammen

Als men voor groot amntal sterren M tegen spectraaltype uitzet ont-
staat Hertmsprung-Russell-diagram.
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Het bovenstaande diagram is ter wille von de overzichtelijkheid enigs-
zins vereenvoudigd. Het zegt ook niets over de aantallen sterren van
de verschillende typen. Beperken we ons tot een omgeving van 10 pc

van de zon (we mogen aannemen dat we in dit gebied de meeste sterren
wel kennen) dan vinden we de volgende aantallen:

superreuzen nul
reuzen 1
subreuzen 2
witte dwergen 7
hoofdreeks 244
totaal 254

95% ven deze sterren zijn dus hoofdreekssterren; binnen de hoofdreeks
nemen de aantallen toe naasrmate men latere spectranltypen beschouwt,
De hoofdreeks - M-ster (rode dwerg) is het meest voorkomende stertype.

Vergelijkt men sterren van het[zelfde spectraaltype, maar met ver-
schillende absolute helderheid, dan hebben die met de grootste ab-
solute helderheid (kleinste M-woarden) de grootste afmetingen., Van-
daar dat men van reuzen en superreuzen spreekt. De hoofdreekssterren,
i.heb. die vanaf ca. FO noemt men ook wel dwergen.

Voor de sterren van een stervephoop, waarvan men de afstand niet kent
zet men m i.peve M tegen het spectraaltype uit. Daar alle sterren van
een sterrenhoop practisch dezelfde afstand tot de aarde hebben biijft
het "patroon™ van het diagram toch behouden., Als de sterren te zwak
zijn om het spectrum op te nemen bepaalt men de kleurindex en zet men
m tegen CI uit, dan spreekt men van kKleur-helderheid-diagrammen., In
wezen zijn al dit soort diagrammen L-T-diagrammen (dus lichtsterkte
(luminosity)-temperatuur-diagrammen) en in theoretische beschouwingen
zet men dan ook vaak L tegen Teff uite.

- s ¢ =n




=
By

A

o~

bt

oy

De afmetingen van de sterren (V/nnders, par. blz. 93),

‘ L
M is een maat voor dg totale energieuitszraling L van een ster. gT

. bo i e i 3 : i eff
13 & uitstraling per m~. Het opperviak 4TR™ van een ster is dus

L/ T 5 en hier volgt R weer uit, Door vergelijking met de zon om-
zeilt Mén de noodzaak allerlei constznten te kennen:

Mbol,@ = Mbol = 2,5 log (L/L@) =
2 db 2
4 LR ol It
= 245 log-u~j§ heff = 5 log (-lz ba “%ii)
YR s @ By Terr.®

Hieruit volgt: )
_ 2,. 0,2 (M, . ~=M
R/R® = (Teff,@ /T o) 710 bol,®” “bol

v ijn R T M : t ijn bijve
oor de zon zijn O eff,C)en bol,C)bekend’ voor de ster zijn bijv

spectraaltype, m,en p gemeten,

- mv + 5+ 5 log p

SpectraaltYPeygeven T pp en BC (hier bestaan tabellen voor,
v J bijve C.W, Allen (S2-2))

; = VM
Mbol = llv = BC

Dan kan dus m_et de formule R/RC> berekend worden en dus ook R,

Spectroscopische parallaxen (Yonders, par. 56 en 57, blz 82 e,v. en 139.

Het is gebleken dat de indeling naar spectraaltype eigenlijk een in-
deling naar ionisatiegraad is. Beschouwen we nu sterren van eenzelfde
spectraaltype, manr verschillende absolute helderheden dan zali, als

we over de verschillende elementen middelen, de ionisatiegraad dezelfde
zijn., Men kan echter uit de wet van Saha afleiden (hoe?) dat de gemak-
kelijke ioniseerbare elementen (dat zijn de slemcnten met lage ionisatie=-
potentiaal) zonls bijve. Ca en Sr in de ijle reuzen, met lage electronen-
druk, cxtra gemakkelijk geionisecrd zullen worden de l1ijncn van Ca’ en
Syt zullen in reuzen dus sterker zijn dan in dwergen. Het verband tussen
de sterkte van die lijnen cn M heeft men empirisch vastgesteld en kan

nu ongckeerd gebruikt worden om voor sterren met onbekende M, de M te
bepalen uit de sterkte van die lijnen. De Ca cnus;-lijnen zijn slechts
als voorbeeld aangehaald, men heeft tal van zulke op het spectrum be-
rustzﬁge’lichtsterktecriteria kunnen vinden. {1ls men de zo gevonden M

en des/wanrgenomen m in de formule M = m + 5 + 5 log p invult kan men
p uitrekenen, Dit 2zijn de spcciroscopische parallaxen

le2.%. Snelheden eon magneetvelden

een component loodrecht gezichtsrichting en %én in de gezichtsrichting
(radiele snelheid V ). De loatste kan den.v. het Doplereffect direct
in km/sec gemeten wo%gen, de andere wordt bijv. geneten in ""/joar en
kan alleen omgerclkend worden in kn/sec als de afstand bekend is. Daorom
zijn de bepalingen van V g enorm belongrijk. lMen kan er oc.c. de volgen-
de dingen mee doen: =
a) rotatie van de zon en ploneten bepolen (oost- en westrand apart
wa&rngmen of spectrograafspleet loodrecht rotatieas midden over
beeld

¥ N 2
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b) rotatie van sterren (uit 1ijnverbreding) BIALEY G

¢) beweging van sterren
d) waarneming van nauwe dubbelsterren (schommelende 1ijnen, soms ver-
dubbeling van de 1ijnen)
e) ijking van de schaal bij bedekkingsveranderlijken
f) pulsercnde stegren (schommelende 1ijnen,
min
Tmax T Tmin T % Vpag 9t (17))
max
g) granulatie van de zon (lijnen van zonnespectrum niet kaarsrecht,
maar rmet hobbeltjes) ;

I.2.3.2. Magneetvelden

Meting demeve Zeemaneffect, Bij het normale Zeemaneffect:

1) longitudinale effect - 1ijn gesplitst in 2 componenten die tegen-
gesteld circulair gepolariseerd zijn en verschoven over A\ teOeVe
de oorspronkeclijke A

2) transversale effect - 1ijn gesplitst in 3 componenten, de middelste
onverschoven, de bultensten over A); de componenten zijn lineair
gepolariseerd; in de middelste zijn de trillingen evenwijdig mage
neatveld in de buitensten daar loodrecht op.

AN is evenredig met sterkte magneetveld:

A= ¢ x H, C is voor icdere 1lijn cen bekende constante en door AA

te meten kan men H dus vinden.

Toepassingen op de zon (i.h.b. zonnevlekken) en magnetische gterren.

I.2.4, Massabepalingen (Wanders, par. 20 (blz, 27 e.v.), Hfdst. 9
- - (blZ. 96 e.V-))

T.2.441. Uit gravitatiewisselwerking.,
Principe: een massa A oefent op massa B (A en B bolvormig) op afstand

r een kracht uit:Fp = £ T mB/ra. Dit is de wet vay de universele aan

trekkingskracht; de gravitatieconste £ & 6,7 x 107 (c,g.s,)

Verder hebben we FB = Mg X versnellingB. Hieruit volgt:

r VQI‘SH.B

M = £
Men kan dus de massa van A bepalen door op bekende afstand van het
middelpunt van A de versnelling te bepalen die A op andere lichamen
uitoefent,

Toepassingen:
a) Aarde,Meet d¢ versnelling van de zwaartekracht aan het aardopper-
vliak g (dit gebeurt met een slinger), dan is dus:

2
mAarde - I‘ﬂ.arde g/f
b) Planect.

1) De plancet met massa m heeft een natuurlijke satelliet. Als de
baan cirkelvormig is dan is dE berekening zeer,eenvoudig:
mdp, zockende versn., = %n = (2ﬂ§/T) = <.
Deze versnelling worgt veroorzaakt door de gravitatiewerking
van de plancet: fm/r", dus:

£ s
r2 - T2
0 = 4ﬂ2 r5

.
|

=
¥



c)

éverband te

o 2B

2) Als de planeet geen natuurlijke satelliet heeft kan men de grae
vitatiewerking op een kunstmatige satelliet of een ruimtesonde
onderzoeken., Dit is gedaan bij de maan, Venus en Mars,

3) Men kan de storingen van een planeet op een andere planeet, pas=
serende planetoide of komeet onderzoeken.

Dubbelsterren, Twee sterren draaien in tijd P om hun gemeenschap-
pelijk zwaartepunt Z; laten we gemakshalve weer aannemen dat het
cirkelbanen zijn.

P = ~
- 5
~
5
AN
N
\
A\
\
my \
I
N
I
/
J
/
\ #*
\ /
N /
\ /
N s
=~ o
. -
- -~
\.H iz
Ma . Ko
Kracht opm_= f »~—————2
A (ry, + rg)
2
(2me,/P)
Mdp,” zoekende kracht op m, = m
[ <l A rA .
2 r, (r r 2
Hieruit volgt: m, = “EF A LA TR
B £ P2
2
A yn?  rp (g, Tp)
analoog: m, =
A f P P2 ,
4t (A 4+ TB)
S nr H T it =
ommeren my + mg 7 P2

Kan men de periode P en de afstand van de componenten tot elkaar
meten (de parallax moet dan bekend zijn) dan kan men de som van

de massa's vinden; heeft men bovendien de ligging van het zwaarte~
punt kunnen bepalen, dan kan men de afzonderliike massa's ook vinden.

Massa~lichtsterkte relatie, Br blijkt een gemiddeld/bestaan tussen
de massa's en de absolute magnitudes van de sterren, waar indivi-
duele sterren echter wel wat van kunnen afwijken, Witte dwergen
voldoen in het geheel niet asn de relatie,
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T.2.b42, Ui#&traligg

a) Door toecpassing van de massa=lichtsterkterelatie uit de M

bol of L/Lo

b) Uit de emissiec van een ncvel ef een protuberans. {ils wij aannemen,
dat er geen zelfabsorptie optreedt, dan kan uit de totale emissie
het aantal atomen berekend worden en daaruit weer de massa.

c) Uit de absorptie kan op analoge wijze =ls bij de emissie de massa
bepaald worden,

De astronoom onderzoeckt i.h.2., de materie in het heelal door de straling
die we er von ontvangen te onderzoeken, Ir is ook kosmische materie die
we direct kunnen onderzoeken; bijv.:

1) Do aarde zelf

2) Meteorieten

3) Maznmaterie

4) ZonneSwind

5) Kosmische straling

1) Aarde

Het onderzoek van de aarde Catmosfeer, korst, inwendige) ‘s astronow
misch belangrijk omdat het ons inspireert tot vraagstellingen bij het
onderzoek van de andere planeten.,

Komt in plancetatmosferen ook zuurstof en waterdamp voor? Ook van
belang voor de vrang over het vbbrkomen van leven op andere planeten.
Hebben andere planeten ook een vlioeibare, dichte (vormoedelijk nikkele
ijzer =) kern? Van belang voor het magnetisme. De abondanties van de
chemische elementen kan men voor de aardkorst vrij goed bepalen en

de isotopenverhoudigen, Van belang voor de theorieén over het ontstaan
van de elementen,
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De ouderdom van de narde (zie Veldkamp, Geofysica, blz. 21 (811 - 22)).
Met behulp van radiocactieve elementen kan men de ouderdom van de aarde-
korst (sedert de stolling bepalen).
Bijv.

238y 5 2065y |, g e

Het aantal 238U-atomon neemt exponentieel met de tijd af:

N (t) = N (0) ¢~ *F

Daar de halfwaardetijd (= de tijd waarin de.hoeveclheid 258U tot op de

helft gezakﬁE%g) bekend is, en ggé k5 x 107 jaar, is ¢ OPk bekend.

gsgr ieder -atoom komt szen Pb-atoom in de plazts, Het aantal
Pb-atomen is dus:

N (0) =N (£) = N (0) (1 = o= %ty

De verhouding van het aantal loodatomen tot het aantal uraniumatomen
is dus:

EOGPb _ d=e” g = g, 1
238U B G
=
4
De verhouding wasrin we 206Pb en 2)8U in een hodemmonster aantreffen

kan bepaald worden; daar @ bekend is, kan de tijd t die er verlopen
is sedert de stolling dan mect bovenstaannde formule berckend worden -
(véor de stolling bleven lood en uranium niet bij elkaar).

De oudste gesteenten die men gevonden heeft zijn 3 & 4 miljard jaar
oud, de ouderdom van de¢ korst schat men op

L,5 + 0,3 miljard jear,
. . : 25 5
Ook radioactieve omzettingan van andere dan )8U-a§omen lenen zich

voor ouderdomsbepanlingon,

2) Meteorieten

Z.g. "vallende sterren" noemt de astronoom meteoren of als ze zeer
helder zijn vuurbolien of boliden. Deze namen slaan op het hemel~
verschijnsel. Het wordt veroorzaakt door het binnen:dringen in de
dampkring van ecn meteoroide; in het geval van een gewone mecteocor zijn
deze maar speldeknop groot, in het zeldzame geval van een vuurbol
hebben ze een massa von ca. 1 gram.

Meteorieten zijn steenachtige of metalen brokstukken van buiten-
aardse oorsprong die men op anrde aantreft en vaarvan de val met
veel helderder lichtverschijnselen gepaard is gegaan. De meteoroiden
zijn waarschijnlijk ontstaan uit uiteenvallende komeetkernen i.h.b.
als ze in periodick terugkerende zwermen voorkomen. De metcorieten
zijn waarschijnlijk brokstukken van planctoiden, een enkele maal
komen zij neer in zwermen van honderden of duizenden sterren.

De snelheden liggen in de buurt van de parabolische snelheid van

L2 km/sec. D¢ baansnclheid ven de aarde is 30 kn/sec. De relatieve
snelheid kan dus verieren van 12 (begin van de nacht) tot 72 km/sec
(einde van de nacht), Het oplichten in de dampkring geschiedt op
een hoogte van ca. 110 km, het doven op 80 & 70 km, Bij de val bot-
sen de luchtmoleculcn tegen de meteoroide en doen die verdampen.

De lichtende dampwolk nemen we waar. De meteoroide lant een geio~
niscerd spoor na, dat met radar - ook overdag - asngetoond kan
worden. EBen spectrum van de meteoor wordt soms bij toeval verkregen,
men ziet behalve de lijnen van stikstof uit de atmosfecr, die van
Na, Mg, Ca, Fe cn soms Cr ¢n Mn, De somenstelling van de gassen
schijnt overeen te komen met die van de sSteenmeteorieten,
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Schattingen van wat er per dag aan meteorietisch materiaal op aarde

komt lopen uiteen van 20 tot 6500 tonj in ieder geval hoofdzakelijk

in
De
a)
b)
c)

de vorm van micrometeorieten (< enige microns).
meteorieten onderscheidt men in:
steenmeteoricten

steen~ijzermeteorieten

ijzermeteorieten

Van de kleine glasachtige tektieten veronderstélt men slechts dat het
meteorieten zijn,

Uit de analyse van de metecorieten zijn de volgende dingen komen vast

te
a)

b)
c)

a)

e)

staan:

Alle chemische elementen behalve Kr, Pm, At en Fr heeft men erin
aangetroffen

De mineralen waar gze uit bestaan komen niet allen op aarde voor

De magnetisering wijst op het ontstaan in vrij grote moederiichamen
met een eigen nagneetveld; de meteorieten zijn de brokstukken die
bij onderlinge botsingen zijn ontstaan,

Ouderdomsbepalingen (uranium - loodmethode) wijzen op een stolling
446 miljard jasr geleden

In de buitenste lagen vindt men isotopen die alleen ontstaan kun-
nen zijn on der invioced van de kosmische straling. De stralings-
leeftijd is 200 a 600 miljoen jaar voor de ijzermeteorieten en

20 & 60 miljoen jaar voor de steenmeteorieten; zo lang geleden
zijn zij dus waarschijnlijk uit de moederiichamen gevormd,



