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Visuele dubbelsterren

definitie en parallax

Vaak staan twee sterren vlak bij elkaar in het gezichtsveld
van een teleskoop, Naarmate het lichtopvangende vermogen en de
hoekvergroting van de teleskopen groter werd, werden meer van zulke
paren ontdekt, Staan de twee sterren ook in werkelijkheid dicht
bij elkaar, zodat ze om elkaar heen draaien, dan wordt van een
visuele dubbelster gesproken., Een visuele dubbelster is dus een
fysische dubbelsteres Tot deze groep behoren ook de astrometrische
dubbelsterren (zie sektie 2), de bedekkingsveranderlijken (sektie
3) en de spektroskopische dubbelsterren (secktie 4). Staan de twee
sterren alleen schijnbaar bij elkaar (vrijwel op dezelfde gezichtg=
lijn, maar met sterk verschillende afstanden t.o0.ve. de aarde dan
wordt van een optische dubbelster gesproken.

Voor 1800 dacht men algemeen, dat er geen fysische dubbele
sterren bestonden en heeft men getracht parallaxen te bepalen met
behulp van de optisch gedachte dubbelsterren., Immers als &&n van
de komponenten zeer ver (o ver) weg staat, dan is de halve lange
as (in hoekmaat) van het = tengevolge van de aardbeweging ontstane-
positie ellipsje van de andere komponent (zie fig.1b) een maat voor

de afstand van deze komponent. Met behulp van fige 1a is:
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waarin i1 de werkelijke parallax van ster S,l is en LIREA de waar=

genomen parallax ise

Soms bleek de heldere komponent van ecen "optische' dubbelster
een negatieve waarde voor 1 te hebben, Als er geen waarnemingse
fouten in het spel zijn moet dan de zwakkere komponent dichter
bij staan dan de heldere. Dit duidt op zeer grote variaties in
de lichtkracht van de sterrenes

Is de hoekafstand p'" van de komponenten van cen fysische dubbele
ster in boogseckonden bekend dan geldt voor de op het hemelviak
(= vlrk door &én van de komponenten fgezichtslijn) geprojekteerde

afstand van de komponenten p(AE)

o(AE) = EBE%%E‘” #(AE), (1=2)
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waarin #(AL) de afstand van de dubbelster is tot de waarnemer in
astronomische eenheden. Is ook de parallax van de dubbelster "

in boogsekonden bekend, dan is

z(AR) = 5—‘%—-6—2- (1=3)
zodat !
o(AR) = £ (1lt)

-

12 woarnemingsmethoden en nut

Nopg steeds worden veel visuele waarnemingen aan visuele dubbele
sterren verricht met behulp van een mikrometere. Met dit instrument
worden van de zwakkere komponent de afstand p (in boogsekonden)
en de positichoek @ (gemeten van de N~ naar de Berichting, zie
fige2) ten opzichte van de heldere komponent (geplaatst in het
assenkruis van de mikrometer) gemeten, De meest eenvoudige mikroe
meter bestaat uit twee kruisdraden, waarvan de een ten opzichte van
de andere // verschoven kan worden(f2 in fige2y positie van fz
kan zeer fijn ingesteld en zeer nauwkeurig afgelegen wordeny
f1 kan tegelijkertijd met fg roteren in het fokale vlak van de
teleskoopy rotatiehoek ook fijn instelbaar en nauwkeurig afleecge
baar).Ferst wordt bij samenvallende kruisdraden 6 bepaald; dan
worden de kruisdraden over exakt 90° gedraaid en f? // zichzelf
verschoven totdat die door B gaat (f blijft door A gaan)e. Rechte
hoekige koordinaten van B ten opzichte van A (2ie fig.2a) kunnen
bepaald worden met de formules, '

Ax = p sin 6 = A cos &

it } (1-5)

Uit dergelijke metingen kan de schijnbare relatieve baan

an
H

Ay = p cos

(=sereb.) bepaald worden. Deze baan is de projektie van de ware
relatieve baan (wereb.) van de zwakkere komponent B ten opzichte
van de heldere komponent A op het hemelvlake In 1e3 zullen
methodes gegeven worden, waarmee elemeﬁten van de werebs (waar
nodig in het vervolg aangegeven met een subscript w) bepaald
kunnen worden uit de s.rebs (elementen zo nodig aangegeven met
een subscript s), Uit de periode\fz de halve lange as van de

£relatieve naresbaan (=a) en de parallax m kan Bet bchulp van de 3e wet

van Kepler de som van de massa's van de komponenten berekend

worden, Immers

W K4 . al(AR)
{A/H'@ + [%-//ZO Mg«jg(j;) (1-6)

~—

Lbij gebruik van andere eenheden moet (Lm30) toegepast worden]
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of met (1-4)

Mo/ My + ol = %.:? )3 P =2
of

log (f"/’i'i'h/c-%@ % _».,/l‘//,,.fo@) s sp 160® s laeal o8 Sop nh (q4B)

Slechts van ongeveer 4O systemen 713r T en a redellak goed
bekend (ar 20 met 1 > OH1 en =~ 20 met O 05 <1< O 1). Van nog 25
systemen is 1 ongeker terwijl dB"Wr%iOe goed bekend ise
Terwijl visucel (dus met dradenmikrometer) dubbelsterren zijn waar
te nemen tot hoekafstanden van 0?2 kunnen fotografisch alleen
wijdere paren (p > 2") waargenomen worden, Luchtonrust in en voor
de kijker veroorzaakt op de fotografische plaat een cirkelvormig
sterbeeldje, De diameter hangt ook nog af van de helderheid van
de stere. Daar de fotografische methode zecer vaak in de astro~
metrie wordt gebruikt zal in sektie 2.1 hierop nader worden inge=

gaalle

1
. Bij de interferometrie kunnen hoekafstanden tot 0,05 gemeten

worden (zie sektie 10).

de warc relatieve baan 5§56

Mot behulp van de p en 0 metingen kan de SGhiﬁﬁb&TU‘TFiﬂti@V@“
baan L _srb=-prejektie_vamware relatiove baan{=_ wrbij getekend
worden door door de punten zo goed mogelijk ecen ellips te tekenen.
Hieruit kan de w r b bepaald worden. Dit is mogelijk doordat bij
projektie onveranderd blijven:

1) de periode‘g) %

2) het tijdstip van doorgang door het periastron t

3) de vexnoudlng van twee 1ijnstukken,die evenw;gdlg lopen of
in elkaars verlengde liggen, Hlmrdoor verandert bijve
de excentriciteit e niet

L) het midden C van de ellips

53 toegevoegde assen blijven toegevoegd

1e301 bepaling van de dynamische elementen

Vooreerst zullen./) tP en g (dynamische clementen genaamd)

bepaald worden uit de grafische voorstelling van zowel AX als Ay

tegen de tijd (time~displacement curves, zie fige 3) EBij de
spektroskopische dubbelsterren zal de grafiek van Az (loodrecht
op hemelvlak) tegen de tijd een belangrijke rol spelen en Oedle
ook 7’ tP en e verschaffen (zie sektie 4, 2)3 het voordeel nler
is dat twee graficken (nl& van Men Ay) ter beschikking utaarJ
Stel door de punten (Ax,t) is zo goed mogelijk een kromme
getekends Door de extrema ervan worden twee lijnen n en £ (zie

fige3)// de tijdas getrokken en cen lijn m midden tussen n en f.
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De kromme wordt ten opzichte van m gespiegeld en over een 1/2 fase
langs de tijdas verschoven (onderbroken 1ijn in fig.3). Het snijpunt
op de kortere (steilere) tak van de originele kromme heeft betreke
king op het periastron. Het middelste van de drie snijpunten op

de lange tak van de originele kromme heeft betrekking op het

apastron. Immers:

a) het punt voor het periastron moet op de steilste tak van de
originele kromme liggen, omdat in het periastron de baan-
snelheid het grootst is. De hellingen %ﬁg‘ tellen nl, gepro=
jekteerde snelheden voor en op grond van )) blijven verhoue=
dingen van snelheden bij projektie gelijk.

b) de punten voor periastron en apastron moeten 1/2 fase uit
elkqar liggen en

c) deze punten moeten respektievelijk op gelijke afstanden van
n en f liggen. ( in fig.3: AAY = PPY)

Het is duidelijk dat nu % en t, bepaald zijn. Om e te vinden

bedenke men dat voor de verhouding van de baansnelheden in perias=

tron en apastron (v resp.vA) in een ellipsbgan geldt:

—
B o) "
s s S
Op grond van 3) is nu ook
 dAX " AAX 146
GOy dax
Gop/ Yy = -3,
zodat
(24%) . (44x )
o <1 S (1-10)
(dAX) i (dz’lx )
dtinp at:. "h

In llg.4a bLVLndt de konponent A Zlch steeds in de oorsprong. De

Ws.r.b./bﬁa"olllpo is zo goed mogelijk door de door p en 6 bepaqlde‘_

1('L W

'posltlgq van komponent B getekend. Bij voldoende punten B kan“de

periode gocd geschat worden. Het midden van de ellips C wordt
gevonden door een aantal // koorden midden door te delen en het
midden van de zo gekonstruecerde toegevoegde middellijn te bepalen
(stippellijnen in fig.lta). CA snijdt de ser.b, in P 41 de projektie
van het periastron Pw van de Welaebe3 tP lo‘ﬁﬁ{OAK te bepalen/
schatten, CP_ is de pRojektie van de halve lange as van de WeTebs
De projektie van de halve korte as van de Werebe, b, wordt gevonden
door bij CPS de toegevoegde middellijn in de S.r.b. te konstrueren

(in fige.lta onderbroken koorden//CPs middendoordelen)s Op grond van
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yumy 3) is nu
®.T D
8

De hulpecirkel is de cirkel rondom de wer.be De projektic van deze
cirkel op het hemelvliak is de hulpellips. Deze kan uit de se.reb.
verkregen worden door de aan CP_ toegevoegde koorden te verlengen

i)

met de faktor

CORRES e (qedq)

v““‘,‘ _-(;(’ b
(NB: ¢ is al bekend! zie ook fig.6, waarin %% = %)

Konstrueer nu ecen cirkel met als middelpunt C, die de hulpellips in
L punten snijdt, Hierdoor worden (zie de stippellijnen in figelb)
de richtingen van de lange en korte as van de hulpellips bepaalds De

1ijn door A// lange as van de hulpellips is de knopenilgn =

AKAY—E
snijlijn baanvlnk net koordvlak, '"~'\.Pﬂ
Qon de viceddelly w Vo de utp covhe | (e wee nelby b i e lange -

korte as hulpeiilps (;_1§5
lange as hulpellips @

“H%L :".‘1:«,\@ L.‘v‘]_

CoB 1=

waarbij i = hoek tussen hemele~ en baanvisk. i is dus nu ook bepaald,
De snijpunten van de k#ppenlijn met de we.r.be hoten de knopens De

positichoeck (O is de hoek in het hemelvlak tussen de N~richting en

G A2
de knopenlijn (zie fig,5a)s Q is dus uit de figuud af te lezens

w is de hoek in het baanvlak van de knoop met de kleinste positie=

hoek () gemeten in de bewepgingsrichting tot heu<per1aotron.((w *]

Deze hoek p wordt in projektie gezien‘als i +(te meten!. zie fig.5a)
Met behulp van boldrichoeksmeting kan worden afgeleid

tg A = tg wcos 1 (1-13)
et behulp waarvan g bepaald kan wordens

De resultaten van dit soort werk kunnen als volgt worden
samengevat: In totaal zijn op het ogenblik ongeveer 60 000 visuele
dubbelsterren bekend (Naar schatting is zcker 60% van de sterren
een komponent van een meervoudig stelsel), De perioden zijn vaak
zeer lang: 1ood tot enkele 1000%% Jaren. Lr zijn slechts ongeveer
200 systemen net ﬂﬂ < 100 jaar. a varieert van 1 tot 100 AE met
een gemiddelde van 10 AE. De gemiddelde e s Oebe

10363 berekening van de waargenomen grootheden

De volpende baanelementen 21Jn nu bekend

J
de dynamische slementen tP en e

de geometrische elementen a', i, { en w
97
a

o

TTW

i

als de parallax, 1, ook bekend is dan is a (AR)

De p en 6 waarden kunnen nu voor elk waarnemingstijdstip, met

behulp van de formules voor de ellips cn de perkenwet uitgedrukt
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worden in deze elementen,
20 blijkts

tg (6 =~ Q) =+ tg (v + w) cos 1, (1=14)
r cos (v + w) sec (0 - Q), (1-15)

waarin v met behulp van fig.6 en onderstaande formules gedefi~

en p

b

nieerd ise

tg 1/2 v = 4 ~—2'tg 1/2 B (1=16)

M =E - e sin E (1=17)

M s 2W(t—tﬁ)§}“1 (L-18)
en r (zie fig.5b en AB in fige6) met

¥ie & (41 = 60080 (1-19)
Kombinatie van de formules (1=14) t/m (1-19) iLevert

826 0y Wy ey Y By ) (1~20)
en Pom L8 o 1y ey Q% tp, t) (1=21)

Ook Ax en Ay kunnen in de bovengenoemde elementen uitgedrukt
worden. Dat dit mogelijk is biijkt uit fige5b, waaruit met
(1=14) en (1=15) volgt dat

AB?" = p cos (0 = Q) = r cos (v + w) (1=22)
en

BB" = p sin (6 = Q) = r sin (v + w) cos i (1=-23)
Ax en &y blijken nu als volgt geschreven te kunnen worden:

A% = g, & + 8,1 (1=24)
en Ay = g3§ * 8" (1=-25)
waarin

g = Emggﬁmg = §(e,§2tp,t) en 1 = £~§§£~é = n(e,thP,t)

en

8,= gn(a, dy s 0, 029423 0F L,

NeBoe: de funkties 8, zijn alleen afhankelijk van de geometrische

elementen, de funkties £ en M van de dynamische elementen en de tijde

i’ 2 o A . & .
methode der differentieile korrekties

methode der kieinste kwadraten = voorbeeld met drie onbekenden.

Stel O(t) zijn (in de tijd variabele) gemeten grootheden
op tijdstippen t=1,ee00400y n (n > 3),C (t) de als eerste approxie
matie (uit een voorlopige set van elementen Pyq en r) berekende
grootheden voor dezelfde tijdstippen.,

Stel ecen tweede approximatie kan geschreven worden als

C,(8) = ¢ (t) + a,(t)epp + b, (£)oAq + c,(t)edr, (1-26)
Stel Ap_, Aq en Ar_ zijn de "beste" (nog te bepalen) korrekties
op P, q en r, De konstanten Apo, Aqo en Aro kunnen met de
methode der kleinste kwadraten bepaald worden. Daartoe worden de

= \ 72\
volgende verschlllen opgemaakt >C, (%)
\ \: / (,; [\( i ( x) ((ﬁl - e @
( l I k.t /\ SR [ 3\ P
C\ (% 3 Ao 0,
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0(1)-02(1)=O(1)—01(1)-a1(1).Apo-b1(1).Aqo~cq(1).Aro=A1(O—Cz)
(1=-27)
. =( - - - & - . = O=C
0(n)=C,,(n)=0(n)=C, (n)=a, (n)eap ~b, (n).4q =c, (n) edr = (0=C,)
Volgens het principe van de kleinste kwadraten moet nu
% A 2(0-C.) minimaal zijn, dew.z.
9 m 2

2 2 -
§%§%~§= o,-§%§é~% = 0 en-%%§§~% = 0 (1-28)

o
dewezoer moct nan de volfendo drie nofiplaalvergelkiijngoen voldaan zijnt

[32,5(6)  jon, +qu (£)b, (%) |nq +[za (t)e (t)JAr =y, (£)4,(0-C.)
EZb (t)a (t)Jup +s2b 2(t) JAq +LZb (t)ec, (t)JAro=Zb1(t)At(U-Cq) (1-29)

LzC (£)a (t)J_p + zC (£)D (t)JAr +sz a(t) ]Aro=201<t>At<o-c1)
als 4t(0-C ) = o(t) - C,(t) = bekend

N,B, er zijn evenveel normaalvergelijkingen als konstanten (onbe=

kenden)

Tolte2 differenticie korrekties

In 1.3.3 is aangegeven hoe 0 en p berekend kunnen worden uit
een set baanelementen. Met behulp van het bovenstaande is het nu
mogelijk om verbeteringen Aa, AQ, Aw, Al, Ae, Aiﬁén Aty op deze
baanelementen te vindene. Imimers analoog aan (1-17) geldt voor elk
waarnemingstijdstip t(n 2 7)

oe 66 08 50 50

es,
18,,(0-C,,)=0(0=q) =gt A0= = de) =5z 01 = 3r=Lpe- 750 - 3——At (1-30)

) Gp 6p ép ép o
o =AAL Qe ...-/;:L/.. Foy - i )..-—-—1- -
b0, (0=C,)=23(0~C) 5o la -5-Aw 5—~A1 -g—-Ae —ZTJJ : GtPAtP (1-31)
De parti%ie afgeleiden zijn alle te berekenen uit de 81 en 04
funkties (1=-20) en (1=21) voor de eerste set van elementen. Hier-
door zijn ook de verschillen Aet(O-C1) =" eo(t) - aC(t) en

1
Apt(O-C ) = po(t)-pc(t) bekend. Voorcde nieuwe elementen a, = a, +ha,
OF

D

-

= Q + AQ, enz zal in het qlgemeen gelden

'AG(O~C )J < Z[AG(O-C )J en L{ép(O-C )J < Zth(O~C )J
zodat een betere overeenstemming tussen waarnemingen en theorie
verkregen wordt,

Soms is ZA2 niet klein genoeg te krijgen. Met behulp van
statistische methodes is dan wel eens een rimpel (sinus) op de
ellips gevonden -« triple of multiple systeem!

Het spreekt vanzelf dat de methode der differentidle korreke

ties ook toegepast kan worden op Ax en Ay ine (1=24) en (1-25)J
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Astropmmetrische dubbelsterren

definitie en methodiek

In de astrommetrie is het soms mogelijk om het massacentrum
van een visueel dubbelstersysteem te vinden. Immers in de astroe=
metrie worden absolute posities van sterren gemetene Voor het geval
dat het massacentrum van een dubbelster systeem niet ten opzichte
van de zo? bcy%ﬁgtlzgf d?ﬂ????}ndlngulljn van de twee komponenten
steeds door dat—punt moeten gaan, Zodra absolute banen rondom het
nassacentrum bekend zijn, zijn absolute massa's te berekenene

Absolute bewegingen van in aanmerking komende objekten worden
in de astronmetrie vaak fotografisch bepaalde Op de fotografische
plaat behoren dan naast het beeldje van het te onderzoeken objekt

ook enkele referentiesterren te staan. Referentiesterren zijn

sterren waarvan de posities in de loop van enkele honderden Jaren
niet veranderen of waarvan de eigenbewegingen ten opzichte van

& . - -
een absoluut koordinatenstelsel bepaald kunnen wordens

Om kleine hoekafstanden nog op de fotografische plaat te

kunnen meten zijn kijkers met lange brandpuntsafstanden nodige
Bovendien moect een groot veld goed afgebeeld worden (minimale koma
bijve) Een lenzenkijker is hiervoor nog het meest geschikte Zeer
bekende astrometrische kijkers zijn de omstreeks 1900 gebouwde
refraktoren van de Yerkes sterrewacht (F = 19,37 my & = 102 cm)

en van de Sprcul sterrewacht (F = 10,93% ny ¢ =
a~ 18187),

voorgeweekt worden (en dan natuurlijk weer gedroogd) om spanningen

61 cm3 1 mm op de
plaat De fotografische platen moeten in alkoholbaden

in de emulsie laag te elimineren. Anders treden bij het ontwikkelen
en fixeren verschuivingen in de emulsielaag ope. Tegenwoordig

kunnen al meetnauwkeprigheden van O.1u op de plaat (grote eisen

aan meetmachine) bereikt wordene

de heliocentrische posities en banen

de beweging van het massacentrum

In het algemeen kan voor de positie van het massacentrum 27

van de komponenten van A en B geschreven worden:f?ﬂ4&~d¢r>§7

+</L7J 2

= A [
= = -
Z “LA +”ZB ’ (2=1)
H T N
xR Sl ok :
7 A ERET S (2=2)
VL/A ’-VB



Volgens, Newton geldt: o> ?
3 )L N ar B
r}(zAnA = (G @) !‘_}-4‘3
&A ZJB Y
i S A
Mn oty =GR S
|25~ 2,17
B A
+
A % U R -
o 0 (2=3)
Substitutie in (2-2) levert:
WG
( k ﬁ;B) Zy = 0
zodat
e =
@%h + B) Zy = konst1 x t + konst2 o (2=k)

o B T e SR L e s R e O
kan dus voor de positie van % geschreven worden Or e

X, = CX + !J"X't

vy = Cy + uy.t . }

waarin (cX, cy) de koordinaten van Z zijn bijve. voor het jaar
1900 en

HX en My de komponenten van de eigenbeweging van 2 in het

(2~5)

hemelvlak ten opzichte van een absoluut koordinatenstelsels

(x 4 y) worden de heliocentrische koordinaten van % genoemds Deze

worden gemeten op de fotografische plaat ten opzichte van een
aantal referentiesterren. Fige19 geeft de heliocentrische weg van

1950 = 17" 55943 61950 = +4°3315 V = 9Us5ks M5V

Vsyst - 108 & 2.5 kn/sli; uo= 10M31 gay~! ; m= OU552 & ONOO4)

7

Barnard's ster (g

ten opzichte van drie referentiesterren, waabvan de positie=

veranderingen over 10 000 Jaar ook in de figuur zijn aangegeven.

2el2e2 de massaverhouding

Uit (2=3) volgz: dsz 5 a2 x,
& = el
B dtz A dt2
zodat
i 0 fﬁ g o 1% | “iZ
£ i % Sy I
B
A ;
e i A <7B ________________________________________ 246
WAoEm L volen gl A Z ’ éié’ﬁ“”éﬁ"éB de halve lange assen vén dg
B

ware banen van dq komponenten A resp. B rondom het massacentrum-ﬁijn.

H
Voor de massaverhoudingﬁg = 7?537* kan nu geschreven worden
‘?/A:.B
b o | x a a
W i CE s G

| SE T P X% 3rag a
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De massaverhouding is vaak beter bekend dan de som van de massa'se

Voor de laatste moet nl.de parallax goed bekend zijn (zie (1=8)),

2¢% de heliocentrische posities van de komponenten van ecen dubbelster

Voor de positie ten opzichte van het massacentrum kan nu ge-
schreven worden (fig.2a wordt nu vervangen door fige8)

Rax, 44 oy, ] (2-8)
)Ax,(1~iﬁ)ij, (2-9)

waarin Ax en Ay de in flg.Za gedefinieerde grootheden zijne

voor komponent A:

en voor komponent B $G &

Met (2-5) wordt nu de heliocentrische positie

= ¢ + Ut e 53 Lx

x
A x i 5 1
van komponent A : | N (2«10)
A y ¥
)
o uxt + (1 =~%)ax ( )
van komponent B 3 { c 2 } 2=11
U # Oy # uyt + (1 =H)Aay

Ax en Ay zijn uit te drukken in de reeds bekend gcdachte ele-
menten van de ware relatieve baan [zle 1653 €N (1=24) en (1—25)]
Als bovendien goede schattingen voor (cx, CH ) en (p s L) bekend
zijn, is Aj de enige onbekende in ”‘vergellgklngen (dJKD en (2=11).
Met behulp van de methode der differentiele korrekties kunnen
betere waarden voor (c_, ¢ ), (s uy) en B gevonden wordene Aap-
genomen is, dat de methode der dlffercntlele korrckties al toege=

past is op de schijnbare relatieve baane

Sirius (I)
In 1834 vond F,W.Bessel (visuele waarnemingen!) perturbaties
in de eigenbeweging van Sirius A (B was nog nimmer gezien). Zes

jaar later vond hij hetzelfde voor Procyon. In 1844 gtelt hij, dat

Sirius cn Procyon onzichtbare begeleiders moeten hebbens Twee Jaar
Later (!) wordt Neptunus ontdekt uit perturbaties in de baan van
Uranuse In 1862 wordt Sirius B voor het eerst visuecel geziene

Er zijn nog maar weinig foto's van Sirius A en B met refe-
rentie sterren erop voor fotografische absolute astrometrice
Het helderheidsverschil van 10m tussen A en B vereist speciale
voorzieningen om te voorkomen, dat het beeldje van B niet overs
straald wordt door het overbelichte beeld van A. Dit kan bijve
door cen zeshoekig diafragma (zie fige10a) voor de objektief lens
te plaatsen, waardoor het beeld van A zes'puntig" wordt (fige10b)
De stand van het diafragma poect zodanig gekozen worden, dat Sirius

B in het dal’’ tussen twee "punteni komt te liggene Om het centrum
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1.

van het overbelichte en vervormde beeld van A te vinden wordt
een objektief tralie (fig.10a) voor de lens aangebracht. De {ste
en hogere orde becldjes (spektra) van A (diec van B zijn te zwak
om zichtbaar te worden) maken ecen exakte bepaling van het
centrum van A mogelijke
In de jaren 1970 tot 1980 zal de afstand tussen A en B maximaal
zijn (&~ 11", terwijl minimale afstand ~ 3"). Fen aantal sterre=
wachten tracht series van fotografische opnamen van Sirius A en
B met referentie sterren te verkrijgen om betere positiebepalingen
te krijgen.

In fige9b zijn de heliocentrische posities van Sirius A en

B van 1870 t/m 1940 gegeven,

De geocentrische positics

De jaarlijkse beweging van de aarde rond de zon veroorzaakt
een schijnbare jaarlijkse elliptische beweging van dichtbijstaande
sterren (zie figuur 1b). De halve lange as van de ellips geeft

de parallax Tr

1(AR)

-.7-—--—-—&

B parsec) 18
[zio ook (1=1)3 1 parsec = 206265 AE = 3,085 x 10 cm]

Tr" -—

(2=12)

Voor een willekeurig tijdstip, t, geldt (zie fige11)
O = Bdn o 0R)

en voor de schijnbare verplaatsingen in de ¢ en & richtingen:

e Akd 8w PR, (2=13)
en
s (B = P (t), (2=14)
woarbij de parallax faktoren Pxen P6 gegeven worden door
Pa(t) = cos € cos a sin Ay = sin u cos Ay (2=15)
en Pé(t) = gin 68 cos 8 = cos € sin o sin 8) sin X@ - COS (L
sin & cos Ne s (2=16)
als € = hoek tussen elliptika en equator
en K@ = lengte van de zon
Samen met (2-10) en (2-11) zijn nu de geocentrische positics
X, o= ¢ 4+ ut -BDAx +m B. .
van kompeA: - 2 L = % } (2-17)
Vo 50 Lt A by + m Py
en van x. = ¢+t ¢ (1=B)ax + 7 .
B X X CL*!
kompe. B ¢ 5 j- (2=18)

Tg = S Qyt + (1—@8)Ay + 1 Py

Als van een visuele dubbelster schattingen bestaan van
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1)  de dynamische (e,§>tp) - en de geometrische (a, w, 0 en i)
elementen (bijveuit de relatieve baan)
2) - de positie (cx, Cy)’ de eigenbeweging (ux, Hy) en de parallax
i
alsméde voldoende metingen van punten (XA, yAQ en (XB, yB)
ter beschikking staan dan kanl@ bepaald worden met (2=17) en
(2-18), (bedenk dat Ax en Ay te berekenen zijn met (1-24)
en (1-25)1)
Met behulp van de methode der differentiele korrekties kunnen nu
betere waarden voor (cx, Cy)’ (ux, uy), m endl, aannemende dat de
baanelementen van de relatieve baan al met de methode der diffe=
rentiele korrekties . gekorrigeerd zijne (zie 1.3e3 en 1.4)
In de meeste gevallen is 11 verwaarloosbaar klein., Van dergee
lijle astrometrische dubbelsterren is de massaverhoudingég te bepalen
maar geen absolute massa'se. Immers volgens (1-8) is m nodig om de

som van de massa's te kunnen bepalene

2¢5 WNiet oplosbare astrometrische dubbelsterren

2.5.1 definitic
Ten aantal sterren met meetbare |4 en 1 (gaat vaak sanen,
immers van een dichtbijstaande ster zal de eigenbeweging gemakkee
lijker aantoonbaar zijn) vertonen een nict rechtlijnige beweging
langs de hemel na korrektie voor de parallaktische bewegings.
Figuur 12 geeft hiervan een voorbeeld voor de ster Ross 614, Het
ligt voor de hand dit toe te schrijven aan een onzichtbare kompo=-
nente. Het omnzichibaar zijn van deze komponent wordt hier echter
niet zoals bij Sirius verocorzaskt door een groot magnitudeverschil,
maar door het feit, dat de twee komponenten zo dicht bij elkaar
staan, dat ze op de fotografische plant ( ja zelfs ook vaak visueel)
niet of meestal niet gescheiden te zien zijn, erger nog, dat het
resulterende beeldje niet te onderscheiden is van een cirkel (twee
sterren op ~ 1" van elkaar (!) veroorzaken op de fotografische
plaat zeker éénpirke&vormig becldje als in > 2
2¢5¢2 Ross 61k, een voorbeeld
Voor Ross 614 is bijve a = 0V987 (~ 3.90 AE), Nadat in de

periode 1027-1937 de "variabiliteit" in de eigenbeweging van Ross

614 ontdekt was hecft de Sproul sterrewacht van 1938= 1950 deze
ster uitvoerig onderzocht met als resultaat figuur 12. [Het
middelpunt van het uit twee sterbeeldjes opgebouwde lichtcirkeltje

wordt fotocentrum genoemd en de opeenvolgende posities van dit

fotocentrum de fotocentrische baanj
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Op 23 maart 1955 nam Baade onder zeer goede atmosferische omstane
digheden een foto van Ross 614 met de 200 inch teleskoop van
Mte.Palomare. Voor het eerst werd van Ross 614 cen geelongeerd en
niet cirkelvormig beeldje op de fotografische plaat zichtbaarse
Tegelijkertijd waren de beide komponenten visueel gescheiden te
zien: p = 1¥193 0 = 360 en Ml & 3.5 M~<y

Het (visueel geschatte) magnitudeverschil is van groot belange
Daarmee kan nl. de afstand B van het fotocentrum ten opzichte
van het centrum van komponent A geschat worden (zie fige1%)s
Gepostuleerd kan worden, dat

X/B 1

g = 7 =
£, + Ly 4.3 4O +Am

(2-19)

waarin [A en [B de waargenomen lichtkracht van respektievelijk de
komponenten A en B is,

Uit fig.13 volgt dat voor de verhouding van de halve lange

as van de fotocentrische ellipsbaan, Bt tot die van de relatieve

baan geldt

.gc s (2-20)

Aangezien in de astroﬁmetrie alleen de fotocentrische baan bepaald
i i ) [N 7
kan worden moet in (2~17) de® door (& - B) vervangen worden,
zodat voor de geocentrische posities van het fotocentrum geldt
7] A
X = C + 0] t + P o3 (:> - ) X
fc . e ™ g B) A

P = cy + uyt + ﬂPé - (/5 = 3) Ay J

(2=21)

Oplossingen worden in suksessieve benaderingen gevondene Eerst

worden zo goed mogelijk schaottingen gemaakt van (cx, cy); (ux,uy)
en . Mot de nu min of meer bekende (o3 - 8)Ax en (5= B)AY worden
time displacement curves (zie Tige3 en 1.3%.1) gemaakt zodat de

: 5 7 ; S e
dynamische elementen /¥, t, en e in eerste benadering bekend zijn.

P

Met behulp van kev. de methode van Zwiers (zie 1.3%.2) kan nu e

bepoald worden tegelijk met de andere geometrische elementen i,
) en w « De methode van de differentiele korrekties (zie 1.4)
laat nu betere bepalingen van alle grootheden toec. Zo werd voor

1
Ross 614 gevonden a, = 0,306, De voor Rosg 614 gevonden elementen

fec
rnaken ecn voorspelling van de hoekafstand van het fotocentrum

ten opzichte van het massacentrum en de positiehoek ervan voor
- - 0 - i' 0 ., . 3
2% mrt 1955 m086l13k5«0.372 respectievelijk 21795.

}p\

/ r(,,
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]

"
Baade vond: p = 119 en 0 360, deWo Zo [zie (2-20)]
B0 0372 _ 2o

/}j” S e

Uit de waargenomen Am volgt B= 0,04, zodat T 0635, Uit de

G B = 0431 (2-22)

gemeten a,  en (2-22) is nu ook a bekend, zodat met (q=7)

.'j‘/" by e ek
i +,% = o.aa.%
en met (2«6)

“/‘/JA s Oo’lq‘)(,‘@

¥ ¥
g + o.o8ﬂb

2e5e3 Hxperimentele toetsing van de B funktie

De twee grootste onzekerheden hierbij zijn de slechts 1 x
semeten p waarde [zie (2-22)] en de waarde voor Be. Het verband
tussen B en Am is in 1970 als volgt experimenteel getoetst. Voor
het objektief wordt een tralie geplaatst. Als d = dikte van de
spijlen, f = de ruimte tussen de spijlen en F de fokale lengte van

het objektief van de teleskoop, dan geldt voor de afstand, AO e
de de .

tussen het o en n  orde beeld
_ n A S
Ao,n BAr (2=22)

i : s s : : : &y de
(Bvenals bij de Sirius waarnemingen (zie 2,3) zijn de n orde

spektra zo klein, dat ze niet te onderscheiden zljn van een stere

beeldjel)
Voor het magnitudeverschil, LM tussen het Ode en ndeorde beeld
9
geldt:
5 G R A
Amo,n = 5 (log Trq ~ los sin 7= ) (2=2k)

K en d worden nu zodanig gekozen dat 4 ~ p van een waar te nemen

09
dubbelster. Door de spijlen van het rooster cen geschikte stand

te geven (zie fige15) kan een 1 2= orde becld van B (= B ) geheel

de

of gedeeltelijk tot samenvallen gebracht worden met het O orde

beeld van A en tegelijk ook een 1% orde beeld van A (= Aq) met
het Ode orde beeld van B, Voor elke traliestand is de afstand tussen

A en B1 (= die tussen B en Aq) en het helderheidsverschil AmA B en
> 9

1

Al bekend, terwijl de positie van het fotocentrum van

B,A

de elkaar overlappende beeldjes van A en B1 en van B en A1

ten opzichte van de centra van A en B te meten zijne Op deze
manier kan B als funktie van .m en p bepaald worden. Voor de
Sproul refraktor is gevonden dat

B exp X Btheor

et m..
g < B voor Am > 0
8 exp theor g Te

n
voor Am < 1,0
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en voorts dat

Bexp . Btheor

waarbi j Btheor de volgens (2-18) berekende waarden zijne Figuur

voor p & M

14 geeft gedeeltelijk deze resultaten weer,

26 dee empirische massa~lichtkracht-wet (MLW), (1)

20661 de massa's
De experimentele B (Am) relatie heeft tot herziening van enlel
massaverhoudingen geleid. Zo blijkt vootr Ross §j4 A = 0es32 te
zijn, waardoornﬂ% = 0.154% enﬁ% = 0,07 .:m; +Lﬁvflgﬁ Tolel 1)
De tot nu toe bepaalde massa's kunnen gebruikt worden voor de
MLW als de absolute bolometrische helderheden van de komponenten

ook bepaald kunnen worden (zie 2¢6.2)

20642 de absolute bolometrische magnitudes

Om makkelijk met de theorie te kunnen vergeli jken wordt in de

empirische MLW de absolute bolometrische magnitude, Mbol’ uitger~*

tegen de massae. Deze grootheid is gekoppeld aan de totale energle

output, £ (in erg/sek), zoals in (2-38) is aamgegeven. Aannemend ,
dat er geen interstellaire absorptie is, wordt de absolute lichte

sterkte, LAK (lichtsterkte van ster meestal in visuele golfgebied,
zoals net buiten de dampkring van de aarde te meten, indien ster op
10 parsec staatl,aﬁgpaald met

L = Ky (&2, (2-25)
als (AA de net buiten de aardse dampkring gemeten lichtsterkte is |
in hetzalfde hierboven bedoelde golflengtegebied en z de afstand -

van de ster in parsecs is. Met de definitie van magnitude

m= 2.5 log £ + konstante (2«26)
en (2=12) wordt (2-25):
M=m+5+5 log m+ A, (2=27)

waarin A een term is, die korrigeert voor interstellaire absorptie,
m kan in verschillende kleurenbanden [bijv.: Uy By Vy R en I, zie
%68 J gemeten worden,

Daar voor een groot aantal sterren my, goed bekend is, maar nict

my ¢ dus ook niet Mbol is de bolometrische korrektie, B¢, pgeintro=

duceerd, die als volgt gedefinigerd is:
M = M,, + BC

bol v (2-28)
of Mpor = My + BC
("eBs soms wordt de bolometrische korrektie gedefinieerd door
Mbol = MV - BC 1))
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Als voor een paar sterren het verband tussen BC . en bijve het
spektraaltype gevonden is, dan kan voor een groot aantal sterren
de BC geschat worden uit het spektraaltype, dus ook de Moy 0
eventucel met (2=27) ook Mio1e In fige 17a zijn schematisch
energiedistributies voor drie types van sterren getekend. De my
heeft nu betrekking. op de door de optiek en het V filter (zie
fige17b) dborgelaten energie, terwijl Mo betrekking heeft op de
over alle A's uitgestraalde energice Met (2=28) kan dus voor BC

[ve]
J Ty vy 7y 9

geschreven wordens

BC = 2.5 log = = *+ konstzindien er geen {2“‘me)
jl?; dA o .
0 [nn 4
interstellaire absorptie is = 2,5 log 0 , TN

[o0]
L, d
J M (2-20)

Hierin is rX(V) dat deel van het licht, dag uiteindelijk bijdraagt
tot de intensiteitsmeting bij de golflengte A in het zichtbare
golflengtegebied (V)

[rh wordt oe.ae bepaald (zie 3,8) door de reflektie/doorlating

van de optiek van de kijker en van het meetinstrument en door de
gevoeligheiéﬁfaktor van de fotocel/de fotografische plaat/het oog]

Voorts is . de monochromatische flux (stralingsstroom) aan de

oppervlakte van de ster = de energie, die per tijdseenheid door
1 cm2 steroppervliak in alle richtingen van de om die ene cm2
geslagen halve bol stroomt in een golflengtegebied ter grootte
van 1 cm bij de go{?lengte Ao

De totale flux, ¥ , is gegeven door
o

o}

Met deze grootheid kan de effektieve temperatuur, Teff s van een

ster gedefinieerd worden, zijnde de temperatuur van sen zwart
lichaam, waarvoor de totale flux even groot is, zodat

o’ L
J =0 Teff

als 0 de konstante van Stefan~Boltzmann is (= 5,6687 x 10-5 erg

(2-31)

cm"2 g;raz:u:lml1L sek~1)

[ o = éﬁﬁ , zie (6-20)]

NeBe de stralingsintensiteit, IA(@,m) is richting afhankeli jk

[W = hock met de normaal en ¢ de azimutale hoek (zie fig.16) en

wordt uitgedrukt in erg per cmaloodrecht op de richting (?,w),
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per sek, per sterad en per A\ = 1 bij de golflengte Ae Dit betekent
dat gedurende dt’ sek door een oppervliakje ds aon de ovpervlakte
van een ster in cen ruimtehoek d@. rondom de richting (ﬁ,@) in het

golflengtegebiedje dA rondom A cen energie dE_ stroomt gegeven door

A
dE)\ y (r@)alds cos §) atedreduw (2~32)
Voor.fkkan nu geschreven worden
e halve bol ,
Iy = Il y) cos */ dw (2~33%)
of met substitutie van dw = sin ¢ d¥ do (2=34)
(}'—‘ S skl =217
N J I I(pa) cos § sin  diy do (2-35)
0 0]
Voor het g;gal dat I(§,) niet van ¢ afhangt wordt (2-35):
o R
ji = 21 J I(#) cos 4 siny dr (2-36)
0

Voor de op aarde te meten monochromatische flux, £ (erg cm-1sek-1),
kan nu geschreven worden

= (R/5)2 f (2-37)
De totale energile output per sekonde van de ster (:/(erg sek 1)

is

é Lpyy R® g fq (2-28)

[z1e ook (6= 16)j
Het is duidelijk dat

L

bql = konstant (2-{9)
zodat "
5

My oy = =25 log [+ konst (2-40)
en

Mbol = Mbol + 265 log (2-41)

@
26663 bepaling van de bolometrische korrektie
" In fige17a is schematisch.gg’als funktie van A gegeven voor drie

types van sterrene. Dergelijke krommen zijn te verkrijgen door in
nauwe A gébiedjes (110 B) de fluxen bij verschillende A's te
metenes In de meeste gevallen zal een [, gemeten worden (2-25), in
sommige gevailgxaﬁ £, (absoluut), zoda?k
de hoekdiameter R/z (zié sektid 10 ). . bekend is de ‘5’ met

(2~-2%) als funktie van \ bepaald kan wonden.

als van deze sterren ook nog

De aardsc dampkring laat geen straling met A < 3000 R door en
slechts zeer gedeeltelijk straling met A > 101e Doeweze alleen
van sterren die weinig energie uitstralen bij A's < 3000 R en
A's > 10U kan een redelijke benadering voor mbol vanaf de aarde

bepaald worden. Dit zijn de sterren met spektraaltypen later dan
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FS en vroeger dan M, Voor de andere sterren zijn aanvullende
metingen buiten de aardse dampkring nodig.
De BC's kunnen ook via modellen van sterren berekend worden,

Als nl, van een ster de T en de versnelling van de zwaartekracht

eff
in de buitenste lagen, g, bekend zijn (zie 2.7.2 )
kan een theoretisch model van de atmosfeer van die ster gemaakt

worden o.ae. aannemende dat de ideale gaswet geldt en dat de atmose-

feer in hydrostatisch evenwwicht is (zie 13
o
Voor elke A is nu v A te berekenen, zodat met (2-29} de BC is te

bepalene De invloed van het V kleurenfilter op rxwordt in fige17b

schematisch weergegeven., De bolonmetrische korrcktie van de zon
wo%dt aangenoricn (aangenonen waardo schonmelt tussen = 0,07 en
«0,113 advies: gebruik’BC,. = =0,09), Dc konstante in (2- 29)

kan bepanld worden door vergelijking met cen via een zonsmodel

berekg BC. .
R0 Sonet t Ve, o B0 Hieh, estvoniie 48 PILIE B im. i

tabel I, De verschillen in M voor de komponenten van Ross 614

bol
tussen de 1971 en 1959 bepalingen bli jken OT? te zijne

2e6eH de massa~lichtkracht-wet

Fige18 laat enkele punten van de empirische MLW zien. Deze
figuur is ontleend aan een publikatie steunend op 1959 resule
tatens. De 1971 resultaten zijn met open cirkeltjes aangegevene De
1959 resultaten lieten een splitsing in drieen toe. Voor heldere

hoofdreekssterren ( Moo < 7) zou geldens

LboIVA /
of 7 (2-42)
: ' '
Mbol = heb = 10,0 Long
voor de rode dwergen (7 <M bol < 12) @
qu? ,
b f!
L
of (2=l43)
}b 1 = Gt = 5 iopJg
en voor Mbol > 12 wellicht
L/m ( 2"L|'l+)

Lbol
In sektie 4o5 zal de MLW weer ter sprake komen. Len betere benadering
voor de empirische MLW is ( zie fige. 33 )

Moy = lelt = 9.2 log J1 |
of (2=45)

KW 1 3'68
Lbol (/L
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Uitbijters in fige18 zijn de witte dwergen Sirius B, Procyon
B en 02 Bridani Be Voordat de experimentele B (Am) relatie (zie
2+5¢3) bekend was lag ( Her A beduidend boven de gemiddelde lijn
en werd "overluminous' voor zijn massa genoemd. 85 Peg B echter lag
toen nog beduidend te laag en werd ‘‘underluminous" voor zijn massa

genoenmd e

27 Sirius,(II)

e T L
Substitutie van (2=28) en (2-37) in (2-41) geeft

BC= M M, + BC, = BLogR/R@ + 10log T_.. =log T (2-46)

% eff *
® 0
M. 3 BC@; R@ en Teff aijn momenteel redelijk goed bekend (resp:

® ®
+45873 ~09113 6,96 x 10

een ster bekend zijn kan voor die ster met behulp van (2-46) de

2e7e1 de T van Sirius»

@

10 on en 5780°K). Zodra nu M, en R/R, van

BC als funktie van Teff berekend worden, Dit is bijv. voor Sirius

het geval (R/R© = 1,76 + 0,04, zie sektie 10), In fige.20 is deze

relatie BC (T ) voor Sirius getekend (het gearcecrde gebied

eff
wordt bepaald door de fout in R/R@). Tevens is in fig.20 het ver=

band tussen BC en Teff gegeven volgens de modellen. De bovenste

en onderste 1ijn geven de begrenzingen voor deze relatie aan voor
allerlei verschillende modellen (variaties in g, in metaalinhoud).
Volgens tabel I is voor Sirius Mvz 1940, Volgens fig.20 zou dan

€ ~ 10750 °K moeten zijne Dit is echter aan de hoge kant voor

eff
Sirius (zie sektie 10, )e Metingen wijzen op Topp ™ 10380°K,

£t
+ 1800K, deWo Ze MV ~ 1m.5. Dit kan alleen als Sirius A zelf een
dubbelster is. Veoor de onbekende komponent C zou MV = 4™ moeten
zijn, deweze Sirius C zou bijvoorbecld een I'7 ster moeten zijn.

I'? hoofdreeks sterren hebben cen massa van Q;1.3M@. Dus zou (zie
tabel I) Sirius A ecen massa moeten hebben ongeveer gelijk aan

die van de zone. Hier is een interessant onderzoekgebied. Sirius

A is nle. een zogenaamde metaalrijke ster. Veel metaalrijke sterren

blijken dubbel te =zijn.

2e7e2 de g van Sirius

Zodra de massa en de straal van een ster bekend zijn, kan
g met behulp van

X/x, = (R/R)® x g/6, (2-47)
berekend worden, Met go = 2474 x 104cu/se02, R/R@ = 1,76 en
JL/RQ = 2,20 volgt voor Sirius
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g = 196 x ’lOl'L cm/sec2
of
log g = 4a29

Is echter)?—s A=)'Z.6 dan zou

irius

g = 8.9 x 10° cm/sec?
of

log g = 3495 moeten zijne
Len goede bepaling van log g langs andere weg is zeer gewenste De
profielen van de waterstoflijnen in het spektrum van B en A sterren
zijn afhankelijk van ge Tot nu toe is echter uit dergelijke onderf

zoekingen nog geen bindende bepaling voor de g van Sirius gevondene
voor 2,8 zie bl.22a
sekulaire veranderingen in de eigenbeweging

Een niet versnelde beweging van een ster zal voor een waare
nemer in een draaiend kodrdinatenstelsel cen versnelde beweging
lijken te hebbene Het draaiende koordinatenstelsel wordt hier
bepaald door de verbindingslijn zon = stere

Voor de versnelling van een bewegend massapunt in een draaiend

koordinatenstelsel geldt in poolikodrdinaten:

a, = zZ -z O 2, ) (2=U47)
waarbij =z @ o as centrifugale versnelling is
en
acp=z£5+2%¢ | (2-48)
waarbij 2%p de Coriolisversnelling ise
Y v
LN.B.:a;'f Eﬁ% en ax(10 # g;? © dimers
EZ&: ¥ en E:Q =28 + % ]
at at ~ % ¢ 2

Als z in parsecs, ¢ in radialen en t in jaren uitgedrukt wordt

ziet de waarnemer cen centrifugale versnelling van

+ z (%% )@ parsecs/jaar2 (2=49)
en een Coriolisversnelling van
dz gy 2
-2 o parsecs/ jaar
of
48 dp 1 a0
23 9t 5 radialen/jaar
of

1 2 o em -d-—E .d..'@ l 2
A1/ Jaar®) = 206265 x 2 x = T = (2-50)
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1

Nu is e R ! [ zie (1=3) en (2-12)]

de . - ("/jaar)

It (rad/jaar) stégg§—~

Sn v ad (km/sek)
3% (psc/jaar) = e

Lol x 206265

omdat 1 parsee = 206265 AE
1 rad = 206265 boogseckonden
1 AE/jaar = L7 kn/sek,
zodat (2«50) wordt:
Au (/jaar) = « 2¥05 x 10“6 VogqoHe T (2«51)

Voor Barnard's ster (zie ble9) zijn u, men v zeer groote
Met (2=51) volgt hieruit:

Au= + 0¥00125 + OY00003
Om deze waarde te kunnen meten zijn op de Sproul sterrenwacht

van 1916= 1919 en van 1938=1961 zo'™n 3500 platen opgenomen om

rad

de werkelijke verplaatsingen van Barnard's ster zo goed mogeli jk
te bepalens De moeilijkheid hierbij is, dat de eigenbewegingen
van de referenti¢/ hiervoor ook bepaald moeten wordens Dit zou
idealiter kunnen geschieden tegen een achtergrond van melkwege
stelselss In het onderhavige geval is het statistisch gedaan met
24 andere referentiesterren. Figuur 19 laat het resultaat ziene
Uit deze metingen kon worden afgeleid:

A = O¥00121 # O¥O0003 !

(2-51) kan herschreven worden als

Vg = -1, 88 x 107 “ﬁ%%;ﬂ““‘ (km/sek), (2=52)
zodat uit de waargenomen Ay volgt
rad = = 104 + 2.6 km/sck,
Het toepassen van (2«52) wordt belangrijk bijvebij witte

vooe o

v

dwergen, waarbij . Dinstein vVerschuivingen verwacht kunnen

worden, Voor van Maanen's ster-(a195o = Oh46T5: 61950= +5°O9';

Vo= 1204, DFy u = 2¥949 jaa:c""1 3 om o= 0¥23h + OY¥OOk is de geschate

te massa 0.68119 en de geschatte straal 5%' Rye Hieruit volgt een

Einsteinverschuiving van + 34 kn/sck. Op de Sproul sterrenwacht

is materiaal vanaf 1937 voor deze ster bewerkt met als resultaat
A = 0¥00023 '

Formule (2-52) levert

Vg = 160 + 45 km/sek

Direkte waarnemingen van Viaq BEVen: + 238 km/sek (1926); + 21 tot
+ 216 km/sek (1954); + 54 km/sek (1967); - 50 km/sek (alleen neu-
trale ijzerlijnen). Haal uit je winst! Betere direkte bepalingen

_ . ¥ §
van v . zijn hard nodig!



empirische bepaling van de BC

Tormule (2-46)

1

eff@J

BC = -5 log R/R@—fMV+1O log TeffJ

3 +t?ﬁv{)+BC@ +10 log T
kan gebruikt worden om de BC empirisch te bepalen, zodra

van een ster R/R@, M, en T pp bekend zijn. In veel gevallen
zal R/R® niet bekend zijne. Kombinatie wvan (2-46) en (2-47)

geeft dan

BC=-2.5logJﬁAﬁ%_§MV+101og T_opm2e5108 g i+ M +BCy+10 Logl

-
! j $
T
£f I eff,

-2.5 log &l (2~53%)

Het is duidelijk, dat astrometrische dubbelsterren een belang-
rijke rol gzullen kunnen spelen bij een dergelijk onderzoek,
immers voor de komponenten ervan gzijn zowel de parallax als de
massa's vaak redelijk goed bekend.
In cerste instantie zullen verschillen in BC met behulp van
(2=53) nauwkeurig bepaald kunnen worden door twee kompomenten
met elkaar te vergelijken, die bijv.dezelfde kleurindex (R-I)
ew dezelfde profielen voor de H Llijnen hebben (dit betekent

gelijke T en gl

eff
Langs deze weg kan wellicht het verschil in de MLW
van de dwergen van de Hyaden en van de veldsterren (zie figuuur

33) Verminderd/geélimineerd wordens
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Bedekkingsveranderlijken

3.1 definitie en notaties

Bedekkingsveranderlijken zijn dﬁbbelséérsystémen, waarvan de
komponenten niet met teleskopen te scheiden zijn. Het dubbela
karakter wordt verraden door helderheidsvariaties ontstaan door
dat de komponenten elkaar beurtelings geheel of gedeeltelijk bee
dekken. Hiervoor is nodig, dat het baanylak min of meer loodrecht

op het hemelvlak staat.

Volgende notaties zijn gebruikeli jk:

R1 straal van de grotere komponent .
}(dus altijd:R, > R,)

R2 L " " kleinere "
r, = R /a

1 1 waarin a de halve lange as van de ware relatieve baan

(a is dus de eenheid, waarin de stralen uitgedrukt

r, = R2/a worden)
k =r,/r, (dus altijd: 0 < k < 1)

f1 gemeten lichtkracht van de grotere komponent

’(2 1 " "o kleinere ) }(!1 < ﬂ/Z is m°8elijk)
met als eenheid de som van de lichtkrachten van
beide komponenten dus: [ 5 =1 (3-1)

i = (evenals bij vis.De.S.en,zie o, 5) hoek tussen hemel=

baanvlak
In fig. 249a is schematisch een lichtkromme weergég% aa ki

terwijl in fig. 29b is aangeggyen welke Q051t1es de komponenten op

{4 ,“‘,\,...")u P v h 2o o ’\"'Ci 3,‘,"\_ L~

de verschillende tijdstippen kunnen hebben. De 51tuat1e bij het

'(1:1,'

primaire minimum wordt transit (kleinere ster voor grotere), die

L €ewn. [
bij het sekundaire minimum' okkultatie (kleinere ster achter grotere) i,

genoemd ,

M.b.ve. fig. 21 kan voor de te meten intensiteit tijdens het prim.
mine, !pm s en die tijdens het sekundaire minimum, zsm s geschreven

worden
R A I S I I G (3-2)

en y = %1 9

K° = P ‘ (3k)
o '/V(

T (te meten!)
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=
de randverzwakking (CLV) wxan gon en sterren

Formule (3-4) geldt echter niet in de praktijk, dear bij de af=-
leiding aangenomen is, dat de helderheidsverdeling over de schijven
(nR12 en wR22) homogeen is. Dit is in werkelijkheid niet het geval.

In het zichtbare golflengtegebied is de intensiteit van de kontinue
straling in het centrum(zoals gezien vanuit de waarnemer) groter dan
die aan de rand. Dit verschijnsel heet randverzwakking en zal aangeduid
worden met CLV (centre to limb variation). Voor het in formule brengen
van de CLV ;;;EE&:;;_HSEEMTNE5&;&&5;;5 zijnde de hoek gevormd door de
verlengde straal vanuit het midden van de ster naar het waarnemings-
punt met de lijn waarnemingspunt - waarnemer. (zie fig. 22, maar ook
fig. 16 en het N,B. in sektie 2.6.2),

Een vaak gebruikte substitutie is: y = cos (3-5)

Alleen in het geval van de zon kan de CLV gemeten worden. Een goede

benaderingsformule is: Q

I (w) T

i, = _LT__ )y =8 *beu + oy [1 - pzn(z + u) )] (3-6)
“m ) ‘_ ,l

Fen veel gebruikte (greffe) benaderingsformule is:

ix = 1 = tk (1 = H)’ (3=7)

waarin N de randverzwakkingskocfficient genoemd wordt

Fig. 23a geeft voor de zon voor ) = 6000 R de CLV volgens (3-6), ter-
wijl fig. 23b CLV's geeft voor ux = 0 (geen gandverzwakkiqg),

u, = 0.55 (benadering voor ) = 6000 &) en u, = 1 (randintensiteit =;O¢

deWo.%Zo maximale verzwakking).

b, en ¢

In onderstaande tabel worden enkele waarden van ux, 8y 1 Py N

voor de zon met elkaar vergeleken,

Tabel II Bagﬁvgrgyagkingskoagiicieqzeg Veoor de zeon
iy ux ax bk Ck
4500 0.73 0,541 0,594 -0.430
5000 0.65 0,675 0,494 ~0,.555
6000 0,55 0,781 0.390 =0,557
7000 O.h47 0.862 0,306 0,546
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Een goed gemeten CLV bij een golflengte bij zon of ster kan
reeds informatie verschaffen over het temperatuurverloop in de
fotosfeer van de zon of die ster.

Immers indien voor de intensiteit van de onder een hoek ¢ uittredende

straling geschreven kan worden (theorie steratmosferen)

5 o5 =T  sec Y

Ii-(w) = J BK(TX) £ A sec«Vde (3=8)

dan kan, als (3-6) geldt, bewezen worden dat

B = + b E s (3-9)
)\('r)\) a, y Tt o By ('r)\) 3=9
- TTAX
E2(T ) = tweede exponentiéle integraal = r 5 dx
1 x
B)\((q-)\) = Planckfunktie
T = optische diepte, zie de formules (6-4) t/m (6=5) in 6.7

X

Daar nu B)\ bij elke Ty bekend is (0 <« Ty < 1) is T(T)\) ook bekend.,

Met de wLargenomen Il(m) en (2~3%6) kan\ﬁr berekend worden, zodat
met (2-30) ook JFen met (2=31) tenslotte T - gevonden kan worden.

lkitf‘u e S

z0als reeds in 2,6.3 gezegd (zie ook Tathas ) kunnen b&i

Tova s teves GUmatvv e » ¢ e rdery Veor ver O | P D Y W TR SR (w‘ lan ¢

zaixuwpgzif enngmgdel&enwgekeﬂstraeerﬁ»waaden_uan,ﬁiﬁr?ena Voor deze
modellen kan de CLV voor elk punt van de sterschijf als funktie van
1 en T fzggéggkend worden. Deze niet in y lineaire CLV's kunnen dan
zo goed mogelijk benaderd worden door de lineaire randverzwakkings-
formule (3=7), zodat u, (T ) relaties afgeleid kunnen worden.
Fig. 24k feeft een vooxbeeld van zo'n relatie voor hetere sterren.
Modellen van verschillende "modellenmakers" zijn gebruikt.

Voor sterren is het zeer moeilijk om zelfs een schatting van de
lineaire randverzwakkingskodfficient ul te krijgen. De analyse van
de lichtkromme van een bedekkingsveranderlijke (zie 3.6) is een moge=
lijkheid. In de toekomst kan wellicht de optische interferometrie ook
inlichtingen verschaffen (zie sektie 10).

- .

-

303 theoretische lichtkrommen

Om bijv. een betere benadering voor k te vinden dan met (3-4) zal
bij transit de poéitie van de kleinere komponent t.o.v. de grotere é&n
de randverzwakking van de grotere komponent in rekening gebracht moeter

worden.,.
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Bij okkultatie zal de manier waarop de kleinere komponent achter
de grotere verdwijnt &n de randverzwakking van de kleinere komponent
in rekening gebracht moeten worden. Daartoe worden in de praktijk

de funkties

u tr (3=10)
£ en

u ok (3=11)
2 f

ingevoerd zijnde de frakties van het licht, die van de grotere resp.

kleinere komponent verduisterd worden.
IT.heas geldt

u u o -
f = o | Yoy Ty (ux)m, i, @, ey’ , ty, t) (3-12)

(m = 1 of 2)

Voor de lichtkracht £ van het systeem op enig tijdstip tijdens

transit kan geschreven worden (Zie (3-1)]:

u tr u tr,

1 L
F =4 & £ Y Ky * K == £ ,‘k? (3=13)

en tijdens okkultatie:

u, ok u, ok

L=k 4 (e £ ) f, = - fou, (3=1l)

~

o

De afhankelijkheid van f van de grootheden Tqy Toy i, w, €, )

tP en t wordt samengevoegd in één variabele p, de geometrische diepte

genaamda

p= =

2 9 (3"'15)

waarin & = de op het hemelvlak geprojekteerde afstand van de centra

van de 2 komponenten.

Voor cirkelvormige banen geldt:

2 -
8§ = az(sin2 o sinzi + cosai), maar daar a = 1 gesteld (zie bl."
62 = sinze sinai + coszi, (3-16)
waarin o = 2n (5 = 5 ) (3-17)
[ 3§ o)

en waayin to = het tijdstip van het diepste punt van het primaire mini-

mum is. Volledigheidshalve zij hier opgemerkt , dat uit (3=15) volgt

"6 =1, (1+ kp)e (3-18)



f is nu een funktie van p, k en us 27,
Bewijs, dat bij inwendig raken van de sterschijfjes p = =1
en bij uitwendig raken p = 4+1. Bij okkultatie is voor P <=1
u
2¢Ok _ 1 voor elke u.A en f = [1

ia

In de jaren 1945-1950 zijn tabellen gemaakt van f als funktie van

Py kK en u en van veel andere funkties nodig bij de analyse van

Lo

e lichtkrommen. De partiéle afgeleiden in 3.4 genoemd zijn er voorbeelden
vana.

Voor een voorlopige set van elementen van ecen bedekkingsverander.-
lijke kan p als funktie van de tijd berekend en derhalve ook f bepaald
worden. Nu is dus de lichtkracht me.b.ve. (3=13) en (3-14) op elk

moment te berekenen: f Zulke lichtkrommen hebben geenszins de

calc”
vorm zoals aangegeven in fig. 24, maar veeleer zoals aangegeven in

fige 27a.

3.4 de methode der differentiéle korrekties

Voor een eerste set van elementen zijn de verschillen

M0 -C) = (- 101 = Lops - fcalC1 (3-19)

te berekenen, Uit f = 1 - fm %m rm = 1 of 2, zie (3=-13) en (3_14)7
L. o

volgt
M = - £ Afm - &mﬁfm, (3=20)

waarin Af met (3-12) voor elk waarnemingstijdstip bepaald is

door (cirkelvormige banen!):

df Hfm 3f 58 af

m m m ()
AT, e AT, + TN ru 53 AL 4 —%3 A

AT = /\t 9
m AT to 70

Stal de bethslerht L ,vom 4o (3-2%)
JFen eventueel—betere theoretische lichtkromme kan geschreven worden als
kc " fc & Af (‘5 R L H{l\z L\v Cew OVer e2n b el de waer nevy ) oy
2 1 ?
waarimAf een funktie is van de nog te bepalen korrekties Q{ $
Ar Ara, Au HE > gwen At o .} en t zijn meestal zo nauwkeurig te
meten, dat de laatste 2 termen in (3—21) weggelaten kunnen worden.

De term met Aum moet weggelaten worden omdat de faktoren

of
aum erg klein zijn t.o.ve de andere partiéle afgeleiden zodat geen

betrouwbare pu's verkregen kunnen worden. Analoog aan (1-30) en (1-31)
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kan nu voor elik waarnenmingspunt geschreven worden:
' &f of of

Y A R m U NP - -
AK(O-LE)—A[(O-Cq)+fmuﬁm+(m o Ar1+k57§E-Ar2+ﬁh 5701 (m=1 of 2) (3=22)

Met de methode van de kleinste kwidraten kunnen we nu de korreke
ties AK? Aﬁé, Ar, Ar., en Al gevonden worden. Deze procedure kan
desnoods nog eens herhaald worden om de konvergentie van het
geheel na te gaan.

De bepaling van u zal in 3.6 nader behandeld worden.,

Model van twee gelijkvormipge ellipsoﬁﬂen

Door getijdewerkingen oe.a. zijn de komponenten van cen
bedekkingsveranderlijke vaak niet sferische. De meest eenvoudige
benadering hiertoe is om aan te nemen, dat de twee komponenten
voor te stellen zijn door gelijkvormige ellipsoiden. Stel de halve
lange assen zijn a, en a, = ka1 en de halve korte assen
b1 en b2 = kb1
dan is de ellipticiteit ¢ van de komponenten gegeven door

2 _ (k12 bpoo

1 - € = (g") = (;")

1 2

De projekties op het hemelvliak van deze ellipsoiﬂen zijn twee

ellipsen met halve korte assen 81 = b1
en 52 = kb1 .
en halve lange assen a, = a1(1—z cos“6)? (3-23)
) " en &, = kaq,
als z = £° sin®i (3=24)

Aangetoond kan worden dat de verhouding van het opperviak van de
doorsnee van twee ellipsen, waarvan de lange assen op cen rechte
liggen, tot het opperviak van %8n van die ellipsen niet verandert
als de afstanden van de punten op de ellipsomtrek tot deflange=-

assen=1ijn" met ecenzelfde faktor vergroot/verkleind worden, Wordt

=]

voor deze faktor jl = Fé genomen dan ontstaan twee cirkels met
)
stralen G, en Gy 1 2 [die volgens (3=-23) en (3-17) veranderen

met de tijd!

Uit (3-18) en (3-2%) volgt
& = a1(1-z cosaéb?(1+kp) (3=25)
(NB: a, is konstant)

Substitutie van (3-25) in (3-16) levert (cirkelvormige banent!):

a13(1-z cos%é)(1+kp)2= sina@fsin2i + cos®i

of I~
i

:i sinaﬁfsinai + cos2i (3-26)

i
% 1T = 3z cosaér

a, (1+kp)
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Het linker 1id van (3-26) kan gelijk gesteld worden aan het
rechter lid van (3-18) aannemende dat de twee komponenten sferisch
zijn en konstante stralen a1 en ka1 hebben, Voor de scijnbare

6, 6, geldt dan

| ST 8
60 — (’I+Kp) =\|/ Slnafé Siln 1 4+ COos 1 (3_27)
1 ” 1 = 2z 00546

[NB ¢ vergelijking met (3«16) laat zien dat het voor de berekening
konstant maken van de gtralen tot a, en kaq (in werkeli jkheid

. = «
varieéren de halve lange assen a, en a?) gekompenseerd wordt door

1
cen in de tijd aangepaste 8, nl G'J

De &' moet gebruikt worden voor de berekening van p volgens

(3=15), als r, en r, vervangen worden door de konstanten a, en a,.

bepaling van z en u

Voor de sferisch gemaakte ellipsoiden kan nu een uy bepaald
worden., EBchter moet =z [dus €, zie (%=~ 24)] van te voren bekend zijn
om de &° als funktie van de tijd (zie 3-&7) te kunnen uitrekenen.
Nu is een voorlopige schatting voor z mogelijk met behulp van

(3=13) en (3-14), Immers hieruit volgt:

AR 0¥/ 3 (3-28)
en
Yook L (4 D/, (3~29)
Deweze door [ = fobs te nemen en f1 zowel als fa gelijk te

stellen aan voorlopige schattinpgen van de lichtkrachten van de
twee komponenten [(1 P fz = 1! zie (3-1)} kunnen de f waarden als
funktie van de tijd uit de waarnemingen geschat worden. Aan de
andere kant kunnen de f waarden voor dezelfde tijdstippen ook
berckend worden (of bepaald worden uit tabellen) als funktie van
u, k en pe.

NB.: p is een funk$i€¢ van gz tzie (%=27) en (3—15)]! Voor elk
waarnemningstijdstip kan het verschil

- f
i = 9bE.. ., m, (m=1 of 2) (3-30)
4

m
opgemaakt worden., Door suksessieve approximatie kan nu een zo-

)
danige z gevonden worden, zodat %é zo klein mogelijk is (n is
het aantal waarnemingspunten). Figuur 25 laat zien, dat in het
bijzonder voor het sekundaire minimum van SZ Cam z = 0,16 een veel

betere overeenstemming geeft tussen
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In fige26 zijn == - alsmede o~ — uitgezet tegen u voor

verschillende waarden van gz rondom 0.16. Er is een z, waarbij de

: TR ¥ . - ,
Yparabolen® = (u) een absoluut minimum bereiken. Deze z en de
bij het absolute minimum behorende u moeten als de meest Juiste
waarden ervoor beschouwd worden bij de gebruikte elementen

! -
11, {2’ Ty T, en ie Met de zojuist gevonden z en u waarden wordt

& ! % o &0 . .
de methode der differentiéle korrekties nog cens uitgevoerd, Ine

‘dien signifikante korrektics qu, Afz, Ar., Ar, en Al gevonden

worden moet de hierboven beschreven procedure herhaald wordens
In tabel IIT worden in 1941 en 1963 gepubliceerde elementen van
SZ Cam vergeleken met elementen verkregen in 1970 met de hierboven

beschreven procedure,

Tabel III
Enkele gepubliceerde elementen van S% Camelopardalis
1941 1963 1970
£, 0o 862 00 8697 - 0.8705
L. 0,138 061303 0e1295
r, Oolt12 0o k282 Ooli3ll
r, 06185 Che 1828 - 01877
k 045 0271 Oeh32
: 76°061 777331 77706
€, = . 0,40k
e 0630 0,305
3024 2055 &, = 0.417..
(2=0,089)
. _ 2
et Ogaangenomen 0.7 0.6
u.. 04 0.5 0,60
2 i
\/vﬁa
&/ﬁ?m 0, 00376 0600299 0,00224
! J-,.'
./;75
/:in 0000402 0,00594 000199
) 2

vervormingen van de lichtkromme

Schematische lichtkrommen zoals fige.21 komen in de praktijk

niet voor.

Immers:
a) door de CLV verdwijnen de scherpe hoeken (zie fige27a)
b) door de niet-sferische vorm van de komponenten worden de

rechte stukken tussen de minima bol (zie fige270)s In de
praktijk lukt het vaak deze bolle lichikrommes te rektifi-
ceren met formules als
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/Ly, =a+bcos 26 (3-31)

X

rek
of

a +b (cos%8 + ¢ cosqe) (3=32)

=y
b
i

/4

¢) door het reflektie pffekt ontstaan er maxima rondom het
sekundaire minimum | zie fige27c¢c: de grotere ster wordt door
de kleinere doch hekere ster (komt vaalk voor) verhit rondom
het "substellaire™ puntj vliak voor en na het sekundaire
minimum ontstaat daardoor cen maximum in de lichtkracht van
het systeems Door dit effekt kan 7oms de helderheid van de

rek obs

zwakkere komponent bepaald worden

d) door gasstromingen rondom de komponenten kunnen allerlei
tijdelijke veranderingen in de lichtkromme ontstaan.

e) door draaiing of schommeling van de apsidenlijn kan QF
tlesafotand tussen primair en seckundair minimum varicren.

' Verandering van de positie van de apsidenlijn in de ruimte
kan veroorzaakt worden door:

1) een 3de komponent

2) onregelmatige massaverdeling in de 2 komponente

3) de getijdevervormingen van de beide komponentenj

) tenslotte kan de periode veranderen als gevolg

1) van synchronisatie van revolutice en rotatic te.g.ve de
getijdekrachten,! Dit geldt alleen voor jonge stelscls,
bij oudere stelskis heeft de synchronisatie al plaats
gevonden i i g

2)  van massAuitwisseling (zie hid9k5 ) tussen de kom=
ponenten,

Len (eigenlijk niet hier ap zijn plaats zijnd) merkwaardig

resultaat zij nog vermeld: De stralen r_ en r. van de beide

komponenten blijken somg al te hangen van de Eieur waarin het

stelsel is waargenomen 'U, B, V of R bijwy, szie 3 FEen

bevredigende verklaring is hiervoor nog niet gevonde

348 fotometrie

34861 definitie en meetinstrument

Het meten van sterhelderheden in bepaalide golfiengtegebied=
jes wordt fotometrie genoemd. Bij heldere sterren kan de flux
(fk) in smalle banden (enkele & breed) gemeten wordens Indien
in die banden geen spektraallijnen aanwezig zijn wordt de flux
van het kontinue spektrum gevonden, zodat energiedistributies
(zie fige17a) bepaald kunnen worden. Het is duideliijk dat deze
fluxen dan in ergs sek e g~ bepaald moeten worden en al
gekorrigeerd moeten zijn voor de extinktie van de dampkring (zie

%4802)e Deze smalbandige fotometrie wordt spektrofotometrie gew=

noemd (zie sektie 4.,8).

In deze sektie zal allcen over hrpedband fotometrie

gesproken worden, waarbij de begrenzing van het vrij brede golf=-
lengtegebicd door een kleurenfilter en de eigenschappen van de
kathode van dc fotocel of de multiplier bepaald wordt. Het

instrument waarin de multiplier geplaatst is heet fotometers
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Hiervan is in fig.28 een zcer schematisch overzicht gegevene In
het fokale vliak van de teleskoop bevindt zich een diafragma '
(een zo klein mogelijk diafragma wordt tijdens de meting genomen
afhankelijk van seeing en scintillatie). Voor het diafragma
bevindt zich een wegklapbaar spiegeltje (Sq),zodat met okulair

O1 ecen redelijk groot veld aan de hemel gezien kan worden en

het licht van de te onderzocken ster met behulp van kruisdraden
gecentreerd kan worden. Achter dat diafragma bevindt zich een weg-
kilapbaar spiegeltje S2 waardoor mhv., okulair O2 gekontroleerd kan
worden of de ster wel goed in het diafragma staat. Hierachter
komt het filter en de multiplier, die de lichtstroom in een elek~

trische stroom omzet, welke geregistreerd kan worden.

3,8,2 de extinktickoefficicnt

Het gemeten sterlicht wordt behalve door de afstand van de
ster ook nog verzwakt door
1) de intersteliaire absorptie
2) de aardse dampkring
3)  de reflektie/doorliating van de optiek van de kijker

en eventueel ook van de fotometer
k)  de doorlating van het gebruikte filter
5) de gevoeligheidskromme van de kathode van de multiplier
De respektievelijke transmissic-, reflektic— enz. ko€t ficienten
worden voorgesteld door rq(h); rz(h); rB(h); rq(k) en r5(h)-
In fige17b zijn de genormaliscerde transmissiekrommen van de U,
B en V filters gegevens

Het ig duideiijk, dat de intensiteitsverdeling van het
sterlicht in het golflengtegebied, waarin gemeten wordt, ook van
belang is voor de intensiteitsmetinge. De invloed hiervan wordt
gegeven door een faktor ro(k).

De effektieve golflengte, waarbij gemeten wordt, wordt ge-

geven door

o s OKJ‘)".rosfl!quq“‘qS.d}\ (5—33)
eff -3
F0,142434,5° D e

- "
waarin r het produkt is van alle r's.

O”l’.".‘,s
De effektieve A van de fotometer + kijker kombinatie is

(oo}
fot oj x'?3L4.5'dk
20D

A = (3=34)
J r, ), =edA
o] Dty

eff
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Wordt de lichtkracht van cen ster op verschillende hoogte
gemeten, dan verandert alleen rz(k). Met behulp van figuur 29a kan
cen en ander in formule worden gebracht, Stel fkis de intensiteit
van cen op cen laagje dz onder een hoeck { met de normaal invallen=-
de ilontstraai.;ln dat laagge zal cen hoeveelheid df geabsorbeerd
worden: ((emibhs alsbrd T\

d(x= - (XKK dz sec ( (3=35)
als nxde absorptieko%?ficf%ht per lengteeenheid is in de richting

van de straale

Dus: ['d%h .
= em " dz, zodat
J "?* J % sec ( ’ ”
A n = ‘ r
-sec [ [ N4z ~0. 4343 sec € J nAQZ
£,60) = Ty (€=0).e SR L gy (g=0) 10
Daar m = «2,5 log £ + konst geldts:
Ch BD . °‘° . )
i, = oy 1,086 sec { | #,dz, waarbij OA betekent: op
; o aarde
en BD: buiten de
Substitutie van secc ¢ = X (=airmassy X > 1) dampkring
iC'\')
en 1,086 & n.dz = k. levert
o A A
Q
BL OA ; .
= 1 - %y X = Y - X 36
fot
Voor )\ wordt meestal A opp Bemomen

Fige29b pgeeft metingen van m, van cenzelfde ster bi]
verschillende zenithafstanden (dus verschillende X) in twee
verschillende nachten (o en ). De richtingsk&dffici%hten van
de twee Lijnen zijn de kk's voor de twee nachtens De kk's kunnen
van racht tot nacht verschillend zijn daar r, van nacht tot
nacht kan verschillens

Fige30 geeft schematisch de golflongte afhankelijkheid van de
extlnktlokoefflclont weeres Voor A is h E genomen, Eigenli jk
zou X f genomen moeten worden. Deze hangt echter af van de
engrglcdlutrlbutle van de ster Lr in (3= 35)~L1n de viecrde kolom
van tabel Iﬁ? wordt enigszins aangegeven hoe Ao?; met het speke
traaltype varicerte. In tabel IXZ worden nl., enkecle veel in de
breedbandfotometrie gebruikte golflengtegebieden met hun aan-

duidingen en enkele bijzonderheden gegevene
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Tabel III
Enkele veel gebruikte golflengtegebieden in de fotometrie
(Leur |\ bij ngi voor de |gebruikte kleurindex
en A geb. | maxe anabinwallt esten variatie met
filter ' | door= 54 27 %g spektraaltype
aandui- i Lating C Bl V. K7
ding }V/h
el spn o I.ClLilQI‘. S v s - e ey
2800-4000] 3600 | 3550 3650 3800|U=B  =0s70 +0,08 +1,20
3800-%400 L4200 | 4330 4LLOO L4500 B-V% ~0.19 $0.22 +1.2k
Vo 1h900-6400! 5400 | 5470 5480 5510 |B=V"
R YUY L8800 6600 | == AJOVD == |[V-R = . -
6800
I | 85004R000] 10000 | mm AQO00 wm Vel =2,30 =101k +1418
|
i |

e afhankelijkheid van k van de cenergieverdeling (spektraale
type) wordt in de praktijk gesteld benaderd te kunnen worden door
" i
ko= ko o KNG, (3-37)
als C de kleurindex is,.

k'xﬁ eerste
4 . . . €dpne 04
it J heet de tweede } orde extinktiecoéfficiént
\ v >
A

(3-36) wordt dan net weglating van de aanduiding BD:
mo=m, = k'X - k"CX (3-38)

Voor bijve de B helderheid (zie tabel 1) geldt dus

) - - 1 - i -
B = BX k'n X = k' (B-V) X

Daar voor A > 9000 2 kA vrijwel nict meer verandert (zie
voor )i > 9000 2 zecr klein.

fige30) is k'

Voor ecn aantal sterren met "konstante! helderhcid zijn de
U, B, V, R, I ecnzmagnituden met zeer grote precicsic
bepaaldt:;
'fbéé;"sterren kunnen als standaardsterren gebruikt worden om de
kth en k”x voor een bepaalde nacht en waarnemingsplaats zo
goed mogelijk te kunnen bepalene
Het kan zijn, dat de zo gevonden magnituden U, B, V enz. nog

gekorrigeerd moeten worden voor de interstellaire absorptie

L rq(K) } o De hiervoor gekorrigeerde magnituden worden aangege-
=)

ven met Uo’ Bo’ Vo enz, De kleuren (kleurindices) (U-—B)O . (B-V)07

(V~R)O en (V-I)o worden intrinsieke kleuren genoemd,
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Spektroskopische dubbelsterren Cﬁ ¢ T xR0 _/
definitic en formules
Dit zijn dubbelstersystemen (8B) die hun dupliciteit verraden

doordat de Fraunhoferlijnen in het spektrum periodiek van plaats
veranderen (Dopplerverschuivingen).Als het helderheidsverschil
tussen de beide komponenten 'te’ groot is zijn alleen de speke
traallijnen van de heldere komponent zichtbaar en wordt van een
enkellijnige spektroskopische dubbelster (8SB) gesprokene. Zijn de
spektraallijnen van beide komponenten zichtbaar dan van een
dubbellijnige spektroskopische dubbelster (DSB) 6

Met behulp van fige.5b kunnen de snelheidsvariaties in de
gezichtsliijnen berekend wordene Stel even dat de komponent A
stilstaat en denk hot hemglvliak tijdelijk door Ae ‘ De
loodlijnen vanuit B op het hemeiviak (BB' = Az)worden pos./ncge
gerekend als vanuit de waarnemer gezien B zich achter/voor het

hemelvliak bevindt, Nu is

BB/ = r sin (w + v)
zodat
Az = BB' = v sin i sin (@ + v)
zodat
dhw _ dr . . e ‘ v
33 = 3¢ sin i sin (w+ v) + r sin i cos (w + v) X ¢ (L=1)
%% en 1 %% kunnen berekend worden uit de vergelijking van de

2
llipss » = &tl=) (4e2)
1+e cos v -
1 .2 dv ﬂa2(1—ea)1/2
en uit de perkecnwet van Kepler: = r7 <= = = = konste
2 dt 9
i3
(4=3)
Immers uit (4=3) en (La2) volgt: .
dv _ 21 _ (1+e cos v)
@ TP TR (esth)
1=e

en uit (L=b) en (L=2):

dv _ 2n  (d¥c cos v)2 (4=5)

N ;.} i =)

dt G (1-62)3/2
Uit (4=2) en (4=5) volgt nu

dr 2T e sin v

TE 5 a Ty e—— (4eb)

W F e

Substitutie van (4=6) en (H—M) in (4=1) Llevert

by 2w asindi [ . .
%ﬂf = ?g lﬁ%é%rﬁ Le sin v sin(o+v)+(1+e cos v)cos(w+v)]

of
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dAz r : i '

P Ir i 0y WU 5 L}..—

3= ¢ le cos w+ cos yu +V(t)I_J (L=7)

waarin K = %g %:%éggé (4=8)
K avae

Het hemelvlak dient echter door 't massacentrum gelegd te

worden zodat bijve voor komponent A geldt

dAZ s ;'“ . s ¢ “l -
- = KA |e cos w + cos (w+ v) |, . (4=9)
waarin T
K, e Bl e , (Le0)
A A2
Vl=e

Analoge formules gelden voor komponent B
Met (2-6) is

K a, M
FE =B o AL (he11)
T Sy

Dacr het massacentrum in het algemeen cen snelheid ten opzichte

.. - o e . o . .
van de zon zal hebben, zal de heliocentrische radidle snelheid,

d

E‘%, zdjn¢
Ve, s 46 daz -
TR Woomi rallf (4e=12)

- 4 R oA = . . . -
als voy & de radic¢ile snelheid van het massacentrum ten opzichte

2

van de zon ise

. . oo < v o &
Voor de geocentrische radiéle snelheid, Vrad? geldts

dc
vradsj at T Vpev ¥ Vrot, (h=13)

waarbi j Yoy GC1 korrektie is voor de revolutie van de aarde rond
de zon en Voot CCR korrektie voor de rotatie van de aarde om

zijn as ise

v en v, .. zijn voor het tijdstip van waarnemiqg te berekenens,

rev )
) .
Vsyﬁt is te bepalen uit de waarnemingen evenals J“, tp, e alsook
=)
wen & sin i en/of ap sin i (gie 442)e De hoek Q kan alleen

uit astrometrische metingen verkregen worden.

he2 Dbepaling van de baanelementen van een SB

he2e1 eerste benadering

Stel voor elk waarnemingsmonent is v en v berekend
ac rev rot
dan kan E@ als funktie van de tijd verkregen worden uit de waare
; r . ’ ; . dcC
=) e i 1.. 2 asiats Yol 9 oa
genonen vrad Lzle (4 13)J. In fige?1 is dt(t) gegeven voor % Velo
rume Het is duidelijk, dat uit dergelijke figuren de periode

te bepalen ise
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dAz . S .
Daar Tﬁ? maximaal is voor cos (wrv)= 1 of (w +v)= O en

- s -
minimaal voor cos (w+u)= =1 of (wv) = 180° Lde extrema van

me
N

t

Qs
>
N

worden dus bereikt in de knopen (zie ook fig 5b)§] geldt met

dt
behulp van (4=7)
dag - ; = ol "
(dt)max vsyst + KA.(e cos W + 1) (hel)
4a¢ = : o ) - b
Tntn = Tayas * K, (e cos w = 1) (4=15)
€ L&y ..
(o mex ™ G0min = Fy
of O ac a¢
. a,sin i (=) - (=) |
K = 21 A - dt’ max dt min (4=16)

A J‘) L’f/} sy § 2 '

NB: KA is dus direkt uit de waarnemingen te bepalens
b

Een voorlopige schatting van vSyst (= vsyét) wordt verkregen
door e = O te stelien en dan (4=14) en (4-15) op te tellens
a¢ a¢
v y _ (dt)max & (dt)min (Leq7)
syst ~ 2 o

In fige31 is deze snelheid aangegcven.,

& £
Stel VS;YSJC = Vsyst + Av
F
Daar gc = + QAE

dt vsyst dt
is dus ook

ac ® _ dAz
at =~ Veyst = AV * JE
0 ‘3 i
zodat v =

i | > _ o dAz — A P
| (3%5— vsyst) at = j Avdt + f T dt = Ave + O
€] 0 0

Dat wil zeggen als het linker 1id van de bovenstaande vergelijking

£ O, dan is

o= 3 [ Lt
Av P ( e Vsyst) at, (4=18)
0
zodat dl dcC
(=) + (==)
v o = dt max dt min + AV, (4=19)
SysS >

Veyst is nu bekend (ook in fig.31 aangegeven) dus ook %ﬁ? ().

Anatoog aan (h=14) en (4-15) geldt nu
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dAz ~ . )
( dt)max = KA (e cos w+ 1)
dAz _ . .o
( dt ‘min KA (¢ cos w = 1), .
diz dAz . g b0
Gt max * ot dmin = 2 Ky © 008 © (4=20)
Uit (4=16) en (4=~20) volgt
:"‘l\v.‘u\m
(‘\i,l‘,\_n‘t> 4 ,J;\/L;}wo
(dAZ) - (dAZ) = JM
i - A
> wranr \ f Al
a¢ o1 \ Dt "
(dt) max,t (dt) min

deWeze © cOs W is nu ook uit de waarnemingen bekende.

Om t, en e (de periode<® is al bekend uit fige31, zie ook fig,
32a) te kunnen bepalen wordt onder de snelheidskromme in fige.32a

de time-displacement=curve (zie 1.3.71 en fig.3)

o,
j %% dt = Az + konst. gekonstrucerd.(zic fi;.32b, het nul=
0

punt van Az wordt bepaald in de 7 eerste regels van blze39)
Ivenals in fige? wordt dec kromme begrensd door twee lijnen n en f
// de tijdas. Op dezelfde wijze als in 1e3e1 aangegeven kunnen

de punten P en A bepaald worden, De tijdstippen tP en tA zljn nu
bekend en de snelheden op deze tijdstippen worden gevonden door
de vertikale lijnen door P en A door te trekken naar fige32a.

Met behulp van (1=10) geldt nu

dAz dAz
(dt))""(dt )

A
© 7 iz Lz : (4-22)
TR T

Formule (4=16) geeft nu a, sin i, terwijl met behulp van (L4-21)
ook w bekend is.

Om nu de op het vlak bepaald door gezichtslijn en knopenlijn
geprojekteerde baan te kunnen bepalen worden vooreerst een aane
tal lijnen // de tijdas in fig.32b doorgetrokken daar fige32c.
Nu zeldt
1) Op de 1lijn m midden tussen n en { moet het centrum van de

geprojekteerde baan liggen,

2)  Op de lijnen door P en A // m moeten respgktievelijk de
projektie van het periastron en het apaééron liggen.
3)  De vertikale I1ijnen door de extrema van %%(fig.Baa) bepalen
in fige32b de momenten van het passcren van de knopenlijne
e

[Ue bl "IQJPVKnﬁ»va a:~(‘u;«ur 5555
A\
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Op do 1ijn zo goéd mogelijk door do bij die tijdstippen
behorende Az  waarden en tegelijkertijd // m getrokken,
moeten de knopen van de baan liggen. -
(NeBo: de afstanden Az liggen in het vlak bepaald voor
gezichtslijn en knopeniijny gezichtslijn 1 knopenilijnt)

Op deze 1ijn moet ook het massacentrum 7 liggene. Vanaf

deze 1lijn moet Az gerekend worden,

De snijpunten van deze lijnen met de vertikaal tussen fige
32b en 32c¢ (resp: CHyPU, AT en %7 kunnen opgevat worden als
projekties van C,P,A en Z, Daar bij projektie de verhouding

van 2 // lijnstukken konstant blijft is

C'Z' CHZ" "
& = Tipv T Gipi 1 (4-23)

welke waarde met die van (4-22) moet overeenstemmen.

(CfZ' en C'P' zijn de projekties van de werkelijke C%Z en de
haiye lange as op het vliak door gezichtslijn en knopenlijn).
De ¥ijn // m, waarop de projektic van het uiteinde van de
halve lange as H zal moeten liggen kan worden bepaald door
uit te rekenen hoeveel tijd, (tH-tP), komponent A nodig heceft
om van P naar H te komen,

Voor H geldt ni.r zie fig.6 en formules (1-17) en (1-18)]

L
dat B = I, zodat
bomt,=m (L8 (lmht)
H P 22 a° '

Deze afstand kan op de tijdas afgepast wordene
Als w' de projektie is van w en W' die van het komplenent

van @ dan is

Cupit = C'P' gin W' \

CHHIT = C'HY gin w“,j (=25
als C'H' de projektie van de halve korte as is. Voor i =
9QO kan w' = w en @'+w’ = 90° gesteld worden, zodat (4=25)
wordt

C\‘?P?? - ClPl Sin W \

L »

CHHY = C'H' cos w J (le26)

waaruit volgt
. [ALNIR C'P' [eAtisAll 1
0% ¢ = o © - (Le27)
cupu TV SrET .
o e \1-6?
Ty (e (1-11)

RY
af te lezen in fig.32

NeBeWeze w is alleen dan gelijk aan die met behulp van (4=21)

oy - & O
en (4e22) gevonden als i ~ 90°1

NeBeZ2oLvenals bij de bedekkingsveranderlijken is Q niet te

bepalen. () kan alleen bij visuele~ en astronomimsehre dubbelisterren

l’\"(ﬁ ,('; V’[ >( I\Q_
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uit de metingen gevonden worden.

Le2e2 methode der differentiéle korrekties

L_L.B

Hierboven zlgn eerste benaderingen gevonden voor T vet?
w,a sin i, e,,V en tpe Mot behulp van (h=12), (4= ) (4 8) en
(1=16) t/m (1-18) kan in eerste benadering de radicle snelheid
berekend worden,

Weer is {zie (3-19) t/m (3=24), (1-26) t/m (1-31)]
(d\) (£5) + A(d(‘)
1
zodat

Al o _AC¢ o __{)_i of. of o
- (0=C_ )==2(0=C ) 5 BY s ToAl) =g l)A(a sin 1) 4

1t 27 dt 1 syst uySE W™
5f of ¢ 5f .
= TG - Tn AUP ~ —;P atp (4w=29)

Met de methode der kleinste kwadraten kunnen dan weer de nodige
korrekties verkregen worden, De term met AP wordt weggelaten,
als de periode uit de wearnemingen zeer nauwkeurig bekend is.

Tabel V geeft een voorbeeld voor AR Cas,

Tabel V
Voorlopige en met methode der differenticile korrekties

verkregen verbeterde elementen van AR Cas

voorlopig nadat diffe.korrakties
zijn toegepast
Vayot «10.5 kn/sek 10,27 km/sek
o 34° 3693
a sin i 4523000 km 4525000 km
0.25 Oe 22k
P 6906652 6906652
tp JD  2430648,050 2430648, 0Lk
2(0-C)? 7547k 5k 455
Soms blijkt e L(O~C)a niet in de "juiste' groottcorde

te krijgen te zijne Do oorzaak hiervan kan zijn dat er nog een

derde komponent ise

nassa's en massafunktie

1.
K 1. P . s i %
Voor twee massa's”cA enwéB dic in cirkelbanen om hun massa-

centrum bewegen geldt voor de versnellingen die erop werkens
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voor M G')/B sl ap
5
”a2 SD 2
2
voorl ., RA = i B
B' 3 K
+
G(hA +R§) = b (a,+ a 5
2 - 532 A B
“ 3
. 3 i }+'[T2 (c’lA e ) (' O)
oieuA +otp= o =7 G
- i y e \)
Lvergolijk met (1-6)5‘1“¢“’“k . ©-5
Uit (4-8) volgt i
_ N L 2% &
a, sin i = 1,375 x 107 K, (1=e“) % km (bwz)
ap sin 1 = 1.375 x 10" K jp(1—e )% kn (L=32)

als K in km/sek en & in dagen wordt uitgedrukt.

Vermenigvuidiging van (4=30) met 31n31 leverts
- i . X . 3
2 (a, sin i + a, sin i)
(Hyr ) sind 1 = AL A B .

G ip 2

Hierin kan (4=31) en (4-3p) °

gesubstitueerd worden, zodat

s C(KI\ + K )3 / (1= d)j/2 (4"33)

Ay if .
N ST L
A B)°

P 4
(e )

il

Uit (4=11) volgt

Hy sin® i iy |
- 3 &= K - K (4—34)
Q&A éﬁﬁ) sin”i. A B
Met (4-33) levert dit
«%A sin? i = c(KA.+ KB)2KBSD(1—92)3/2 (4=35)
en '
JU sin’ i = o(K, + KB)ZKASP(1-ea)3/2 (4-36)

1 4 . . . . .- .
De produktenuf? 31n31 en be 51n31 kunnen alleen uit de waar-

298
nemingen bepaald worden als de spektra van beide komponenten
zichtbaar zijne. Immers alleen dan kan zowel KA als KB uit de twee

snelheidskrommen bepaald worden,
Is slechts het spektrum van eecn komponent te zien‘(bijv.A 5
dus alleen K, te bepalen) dan moet uit (4-56)(KA + KB)a godlimi -

neerd worden met behulp van (4-34), zodat
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4?1 3 sin 31 ==
e = cK&jJ(qneE)ﬁ/d = £ (JU) (4=37)
0 zy2
A D

Deze funktie wordt de massafunktiec genocmd,

2 2 ., ¥
Als = i (L) = sin “i. Daar/l, > 7 =
iL,)ﬂ& 0is £ (J2) ZR sin “i. Daar /&, >0 en ZIB

- .
JziB 7 7 Qg /(B een onderste grens voor de massa
e 2 :
(1+2,/324 )

van B

LoL  spektroscopische dubbelsterren tevens bedekkingsveranderilijken

Van een dubbellijnige §B, die tevens bedekkingsveranderlijke is,
kan de massa cn de straal van de komponenten bepaald worden. Uit

de lichtkromme is nl, i, r Rq/a en r_ = Rz/a te bepalen

1 2
in km/sck ~ onafhankelijk van de

en Ky zie (4—17)j00k

(zie hfdst.3). Daar v_ .
rad

afstand van de SB!) ~ gemeten wordt zijn KA
o

i
'inﬁkm/sek bekend en By sin 1 en a, sin i izie (M~31) en (4—32)
e k] wad

L
in km. Dgor i is ook a = a, + a, in km.bekend. Uit r

r. en a
A B 1 T2 T
zijn nu R1 en RE in km te berekencn,
Vanzelfsprekend zijn de massa's ./, ean‘T met behulp van i,
Fas D

(4-%5) en (4-35) nu ook absoluut bekend.

“o5  de empirische-massatlichtkrachtwet, (I1).

. P en . L o . .
Van dubbellijnige SB==, die tevens bedekkingsveranderlijken zijn,

kan van de komponenten de i met (2-46) berekend worden,

bol
zodra de T .. ervan bekend is:
eff
M, . ==5 log R/R_ = 10 . 1P M, O logT
bol 5 log R/ ® 10408 Lope™ Ppor. * g B err
® C]
(4=38)
T kan geschat worden ult het spektraaltype of uit een

eff
. . o B . - . Y-8 1 . - . . . .
intrinsieke kleurindex (zle%ﬁllld,ﬁq ) of uit de energiedistrie=--.

butie van de ster Ytezamen met bijv.de profielen van de H 1ijnen.
iet is duidelijk, dat op deze wijze aanvullende punten voor

de empirische MLW verkregen kunnen worden. Gnkele resultaten

zlijn verzameld in tabel VI en weergegeven in figsuur 33, waarin ook

de resultaten van astronomische dubbelsterren zijn gegeven.
———
Uit deze grafiek is de in Z.G.A\geformuleerde MLW gehaald:
4

Lo Lo DS "/ 3
boy = kelt - 9.2 log JL \ _

of o ~ O k (2-45)
bor = U7 g

M

I
Il
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Len kwadratische aanpassing met behulp van de kleinste kwae
draten methode levert:

M, oy = %e5h = 11,54 log pﬂyg%b + 2.4; logda%/u%G (4-39)
Het zou nuttig zijn om uit al het beschikbare materiaal eens
alleen de hoofdreekssterren te sclekteren en daarvoor sen MLW
te bepalen,

Zodra de massa van en hoofdrecksster bekend is kan dan met
(4-38) en (2-L5) of (4-39) de effekticve temperatuur bepaald
worden. Als (2-45) juist is goldt:

loes T = 292 _,-,‘6’ /,[/ ~0eH R " M.
tog T ,p +0.92 log M/ »~Ve5 Log R/\G +0, 1 1b0L® +

s . - 1 L.
+ log Teff® 04k (L=b0)

Tabel VI,

Gegevens van ‘‘betrouwbare’” SB' .s tevens bedekltingsveranderli jke

systeen sp§ktrumr o log U}Q | log R __Mbol ) |
(1963) (1970)] (1963) (1970) 1(1963) (1970)] (1963) (1970)
; A 09,5V | 1.2k V77 =65 =646
(1 > o »‘ '0
¥ bye B 09,5V | 1,24 077 ~6e5 =646
. A| Bz=4V Ve 7% 0e67 ~3,6
ZVul S| e Y iy
Uk g | ap-31TI 0.36 0.57 ~047
. A} B5V B4V 0,72 0.53 =245 =2.6
UOsh 51pév  Bsv | 0.67 0,149 2.0 =240
¢ Phe A B&V B6V 0e79 0+53 “2e2 =143
> AQV B3V V48 0,630 +0e5 4065
AR dur B3V BOV 0ot Vo5 028 | =062 +066
‘ B| BY9,5V B9V ._ 036 0,25 0623 | +0o 4 +0.9
% Hop | BOSV L0V O ltly 038 0639 | =02 40,6
B | AqV AOV . 0437 0630 0629 | +047  +1.0
i}xfl; ,Z‘I‘i l"\. /LOV U.Z/I O.Z{O i +/| .5
. A AOV 045 OJb42 +0,7
VL[,- O nj .Ql o o (e L]
210phy is? 0037 0.33 | +147
- A APV 0628 0620 +1e7
CM Leg o °
i : F2°? 0e17 V.15 +3,0
! A3V 0e25 0e18 | +2e¢3
VLI- Cvo i "-3 2 °
77Cyeg 07 0,13 0.08 +3,8
Wi s A A7V 0. 26 0628 0629 | +1.6  +1.8
‘ B APV 0.2k 028 4.6
X Horp L] A5V a7V 0632 0420 | 0425 018! 1.7  +2,6
B | RV A7 026 0,25 | 0616 0,14 | +2.8  +3.2




1_+L+.

Tabel VI (vervolg)

systeenm spektrum Log oM, log R Moo
(1963) (1970)] (1963) (1970)| (1963) (1970)| (1963) (1970)

HR74L84 A msv Oe12 0e12 +36l
Cyg~ B F5V 0e12 012 +3e7
Spetre il F5V 0,09 0610 +3,6
ZH E‘L"IV“'V 0009 ().20 +3.0 +2n9
er KO TV 000k Oelk2 +3¢3 +3.3
Wzopn & | GOV FE&V 0s05 | 06137 0Ue13 |+3.9 43,8
Ph g ey T8V 0,05 0613 +3.9  +3.7
UV Teo GOV ~0,05  =0,01 | 0,0k 0,03 [+hoh  +4,5
€0 g G2V ~0,05 =0,01 | =0.04 0,03 |+h,7  +4,6
‘ A | G2? Go? +0e12 0e19 +3,8 +346
AR Lac g 1pn2  ko? | 40042 046 4501 2.9

A M1Ve -0e49 * =042 +7e7

TiGem g M1Ve | =0,19 ~0.21 +747

Li6 vervormingen en veranderingen in de radiéle snelheidskromme

he6e1 rotatic van de komponenten

De spektrale 1ijnen van een enkelvoudige roterende ster
zijn "komvormig" verbreed als de rotatiecas van de ster niet
samenvalt met de gezichtslijn., Het effekt is het grootst als de
rotatieas ) gezichtslijn staat. De komvormige verbreding wordt
veroorzaakt doordat de Dopplerverschuivingen van de verschillende

punten van het oppervlak verschillend zijn (zie fig.34).

oy O T O G G ey e 8 EmA e a3 S e s mw e S8 S

Voor cen 5B, tevens bedekkingsveranderlijke, heeft de rotatie van
de komponenton {mecstal .in dezelfde fichting als de revolutio)
een vervormende invlioed op de radi&le snelheidskromme., Het effekt
is het grootst als [2 >> fq (zie voor notatie bl.2%). De snele
heidskromme van U Cephei (zie fige.35a) is een voorbeeld. De
uitschieters in %ﬁ? worden veroorgzaakt door dat vlak voor de
totale verduistering en viak erna slechts straling afkomstig

van de linkerkant resp.rechterkant van komponent 2 de waarneem=
apparatuur bereikt (komponentflis zo zwak, dat er geen spektrum
van zichtbaar is). Daardoor wordt op die momenten niet meer

de gehele 1ijn met midden A, gevormd (zie fig,34b) maar alleen

de naar rood resp. violet verschoven kKomponenten . (zie fig.35b).
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he6.1.20 het reficktie effekt

Als het helderheidsverschil van de komponenten van een SB niet
te groot is worden de naar elkaar toegekeerde delen een beetje
verwarmd, Lijnen van hogere potentiaasl ontstaan voornameliljk
van de hetere sterdelen en Liijnen van Llagere potentiasal van de
koelere, Bij rotatie van de komponenten zullen derhalve lijnen
van hogere potentiaal een andere Dopplerverschuiving hebben dan
lijnen van lagere potentiaal. Een redelijke radi&le snelheids-
kromme kan verkregen worden door het gemiddelde van de radiéle
snelheden van lijnen van hogere en van die van lagere potentiaal

te nemens

he6e2e mgs rondom de komponenten

Indien er gzich gas rondom de beilide komponenten bevindt kan het
zijn, dat de kermen van de absorptielijnen in dit gas gevormd
worden, terwijl de vieugels van de lijnen in de buitenste lLagen
van de komponenten ontstaan. (Lls de komponenten roteren (rotaticas
I8 gezichtslijn) zijn de vieugels verbreed en daardoor minder
scherp afsetekend in het spektrum. Is de op de gezichtslijn gepro=
jekteerde gemiddelde snelheid van het cirkumstellaire gas rondom
een komponent anders dan de projektie van de revolutie snelheid van
die komponent dan hebben de kernen van de lijnen cen andere Dopp=
lerverschuiving dan de vieugels (fig.36).

In de praktijk zijn tot nu toe meestal alleen de Doppler-
verschuivingen van de kernen gemeten (kobs in fige36b) Lmet gewone
komparatoren (zie 4.;5:1J%-750V, ) wordt nl, op het diepste punt
ingesteldj , zodat niet vermoede vervormingen in de snelheids=
kromme optraden, Men is dit effekt op het spoor gekomen, bijve
doordat snelheidskrommen van SB's -~ tevens bedekkingsveranderlijkes
een andere excentriciteit van de baan, e, gaven dan de Llichtw=
krommen.

Wellicht moeten langs deze weg ook de te grote minimum massa's
- gevonden voor sommige SB's - verklaard worden. %o is voor HD 698
(B8 ) gevondencﬁﬁ sinBi = 11340 en o sinsi = 45:%@, dwz.J@Aﬂﬂg >

s ® B =

113 enaiﬁ/ﬁg > 45, terwijl de massa van een B3 ster R)4.55mb ise

D
Uit fige36b on formule (4=7) immers volgt, dat te grote K's
gemeten kunnen worden, zodat met (4=35) en (4=36) te grote

2
w{,sinji gevonden kunnen worden.
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b 6,3, voranderingen in A

hebo.lhe veranderingen in v

L6,

vt

Soms blijkt v__ S te veranderen met de tijd. Dit kan ver-

o

oorzaakt worden door een 3de komponent C,

<I

9]

[6)]

Voorbeclden gzijn:

: : o AB AB~C

8 Per (Algol) 25 6@73 1987

A Tau 33950952 333025

HD 100018 7939902 8l dmzl
N

Lang niet altijd is de periode konstant. Soms kan na jaren=
lange konstante periode deze plotseling veranderens Soms is exr
een kontinue periodeverandering. Vaak treden echter ook wille=

keurige periodeveranderingen op, zowel + als =. Corzaken kunnen

zijn:

1) massa uitwisseling tussen de komponenten (zie

2) aanverigheid van 3de komponent (zie be6.3)

3) synchronisatie van revolutie en rotatie (getijdekrachten

teffeveniet sferische vorm van de komponehten) bij zeer

jonge systemen)

Lo6.5,veranderingen in w

Deze zijn mogelljk

1) door ecn 3de komponent
2) door de massakoncentratie in de komponenten
3) door %) van 4.6.4s Ben theoretische uitdrukking voor de

rotatie van de apsidenlijn in dit geval is:

) r) ']61‘(/ R 5 '16"}{L
,xf/a,_c< (1+ )+c(-—-—) (14 === ), (h=ltq)
. M oy

waarin.}j= de periode van revolutie van de beide komponenten

P2 de rotatieperiode van de apsidenlijn.
Als e klein is dan is het bepalen van veranderingen in w moeilijke
Veel systemen met niet sferische komponenten zijn "kontakt™
systemen (zie ) en deze hebben vrijwel cirkelvormige
banen, Uet is waarscnlgnlle dat de apsidenlijn van Y Cygni
(09¢5 + 09. 5,U AR = 2o 99633&5 roteert, De spektraallijnen zijn
gzoer rotatieverbreed (zie flﬁ¢34), waardoor de radi€le snelheids=~

kromme niet voldoende nauwkeurig bekend is. Het is waarschijnilijk,
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dat getijdekrachten werken, omdat RA + RB = 1/5 & Voyst blijkt

echter ook variabel te zijn, hetgeen duldt op een 3de komponent,

radiéle sneliheidskrommen te.gz.ve pulsaties

Intrinsiek veranderlijken, zoals Gepheiden, verschaffen
ok radi&le snelheidskrommen, Aanvankelijk dacht men, dat dit
dubbelsterren wareﬁ, maar de baanelementen afgeleid uit dit soort
radi&€le snelheidskrommen waren zeer onwaarschijnlijky zo waren de
excentriciteiten, e, groter dan gewoonlijk voor dubbelsterren met
overeenkomstige periodesy a sin i en f (&%l) waren steeds te
klein,

In he741s zal blijken dat de te bepalen stralen - aannemend,
dat variaties in de radiéle snelheid door pulsaties ontstaan =
hiermee in overeenstemming zijn. De gevonden stralen blijken
groter te zijn dan de berekende banen! De Cepheiden blijken
reuzen te zijn,

HeShapley en AsS.Eddington waren de eersten, die de verande=
rende L toegeschreven hebben aan pulsaties van het steropper-
viake In sektie zal een overgzicht van de pulserende sterren

gegeven worden,

bepaling straal van een pulserende ster

In figuur 37 zijn van & Cephei gchtereenvolgens als funktie
van de fase gegeven: de helderheidsvariaties in B en V, de kleure
index C_= B«V, het tegengestelde van de gemeten snelheidsvariaties
_@%%uz %% (voor notatie zie bl,23)1de ”timu-@isplé%ﬁbntﬂ kurve
L zie 1437 ble3 en 4 en ook bl.}BJ en de effektieve temperatuur,.

De radiéle snelheid van een punt van het steropperviak (zie
figuur 38) is %% o Daar over de op de gezichtslijn geprojekteerde
radié€le snelheden van het gehele zichtbare steropperviak geinte=
greerd moet worden woqét uit de metingen een gemiddelde radié€le
snelheid %% verkregenﬁ Voor een sterschijf met uniforme heldere
heidsverdeling (ujp = 0, zie ble2h.even onder het midden en figuur

23) geldt?

— /2
ar 2. [ (4R § . b _
at = @ (5% cos YIC 2R sin P)(R dP cos ¢)  (h=h2)
) 0
n/2
- 4R | 2y ) . & 4R
=3t | cos ¥ d cos Y = 5 at
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In het algemeen geldt:

/2
(28 cos 2R sin YR 4% aoE 1
= J (dt cos ) (2R sin ) ICH)(Rqd .cos 1)
ar _ o | | , )
dt fn/Z (Lh-l3)
i (2rR sin 1) JIC.) (R,dﬁ,cos i)
0

cos Y !
A i

Volgens (%~7) is I(.) = I( =0) éﬂ - u,+ u
% i
Substitutie hiervan in (4«43) en enige herleiding geeft

%% = g, %% \ (helilt)
6 52uk

waarin 'g'x = ‘I;“:"“a‘;\"" °

it

voor u. = 0 is
% 59y

3/2 (zie L=h2)
J

zodat 1,33*gk < 4:50
h/3

i

voor uk = 1 is ﬂk

Vaak wordt g, = 1oLt genomen,

De heliocentrische radi€le snelheid kan in navolging van

(4=12) geschreven worden als

ac < 4R
- =y T (b=ly5)
dt ster at 2
waarin v"ter de radiéle snelheid van het centrum van de ster
(=]
. . ; ac . . N .
ten opzichte van de zon is. at 1s de gemeten radiéle snelheid

na korrektie voor rotatie en revolutie van de aarde. Daar

4R o :
J a% = 0 kan L. bepaald én in rekening worden gebracht:
0 [ ..
(5 )
4t J ot
Vo = B ey

ster F = ) . WL

Hel inpuh¥~an(%> ﬁ: Sehaaol b V“’V”‘\ﬁﬂtf)d(;lth¥1q_ )]é-)

De "time~displacement kurve' wordt verkregen met behulp van

i Ay
™ = = -
AR () ,oGp at (4=h7)
O
AR wordt naderhand gerekend vanaf het midden tussen Rmax en Rm

(horizontale 1ijn in fig.37e). Dit punt heeft betrekking op de

\\ggemiddelde straal, R, van de ster,

Natuurlijk is ook AR = 9y AR,

annnemende, dat er een eenduidig verband bestaat tussen effek-

tieve temperatuur, T en kleur, C, van een ster moet op

eff?

twee momenten I en IT, waarop de kleuren dezelfde zijn (CI = C

in

I
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dus ook T .. = T = ) het verschil in helderheid tusuen de
efiI efiII

momenten I en IT toegeschreven worden aan het verschil in straal
tussen die twee momenten RI = R + ARf'en RII = R + ARII. Voor

bijvede helderheid in V kan geschreven worden

-y = n 2 a i e _&) o T
mV = w245 log UnR /\(V) + kons tv ~5-=51 ”“)T‘—'f'/*\\/( Lt 8)
. / Ueo - ‘\ Q= )})
ifkmdﬂamhﬁl'n&/VW (b%@‘ Lvergeilgk met (4-30)J
waarin n B(Y) F dat deel van het sterllcnt dat bijdraagt tot

de intensiteitsmeting in V (zie bl. 46 )

il ): rq(h) rr(K) volgens %.32 van ble32
) = de monochromatische flux (zie bl.16)

“oy ' b, w g .
.j‘AdX Y Teff 3 zie (2-30) en(d-}’l)J

0 R A o - = T T
Voor de momenten I en IL geldt: mpp o= mp o= Amy 5 log RII/RI

By ~0,2 Am, (dus bekend!)
n=§=-~'—’l() \
I
Uit n = Ewiuﬁizl volgt R = : RII-nA RI of
R + ARI : ne1
AR _ - nAR
- IT I
R = . -
a = ) (4=l9)

waarin Aﬁl en &ﬁII bekend zijn uit fig.37e.

In figuur 37c kunnen verscheidene horizontale 1lijnen (AC=0)
getekend worden. Bij elke 1ijn hoort cen stel van AﬁI en AEII
waarden. Er kan dus een gemiddelde R bepaald worden.

Voor & Cephei blijkt R = 53 ég te zijn. Ter vergelijk%ng
wordt voor RR Lyrae (zie . ) gevondens R = 7,2 Ry T2

b 13 ‘
epaling van v .

Als golflengte veranderingen van 1lijnen in een spektrum alleen

door Doppler effekten veroorzaakt worden kan de radible snelheid,

Vong? bepaald worden met

ra
v
£l :.A%aé § (4=50)
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waarin ¢ = de lichtsnelheid
KL: de Laboratorium golflengte van de te bestuderen 1ijn
AN = KO - KI = het verschil tussen de gemeten en de

laboratoriumgolflengte van die 1ijn
Voor de meting van A\ is een dispergerend element noodzakeli jke
In veel gevallen wordt een spektrograaf gebruikt. Stel de dis-

persiekromme ervan is

X =il (z) (4e51)
dan is
B = dy = A = ;ﬁ'(xo).(xd - %) (4=52)

AN wordt dus bepaald door een verandering in posities.

4L,8,1 fotoelektrische bepaling van Voad

In het fokale vlak van de kamera van cen spektrograaf (zie

fige39) bevindt zich een in de dispersierichting verplaatsbare
metalen strip (lengterichting strip // dispersierichting) met
een aantal spleetjes | 1lengterichting. De onderlinge afstanden
van de hartlijnen van de spleetjes komen overeen met de onderlinge
afstanden van de middens van daarvoor geschikt geachte Fraunhofer
lijnen, Niet alle Fraunhoferlijnen kunnen nl.gebruikt worden en
bovendien moet een verstandige keus van Fraunhofer 1ijnen gemaakt
worden om niet voor elk spektraaltype een aparte metalen strip
te moeten gebruikens
Het door de spleetjes vallende licht wordt gekoncentreerd op &én
fotocel, Bij heen en weer bewegen van de strip verandert de hoef
veelheid Iicht, die op de fotocel valts De fotostroom is mimimesrt
als de spleetjes samenvallen met de voor die spleetjes bedoelde
Fraunhofer 1lijnen wuit het spektrum. -
Het ie duidelijk, dat bij dergelijke apparaten [l'{zie(4—52)j
konstant moet zijn over het te gebruiken golflentegebied.
Met behulp van "standaardsterren’ (sterren, waarvoor Vead
konstant en goed bekend is) kunnen deze apparaten geiljkt worden.
Grote eisen moeten konstruktief aan dit soort instrumenten
gesteld worden: De positie van het spektrum ten opzichte van de
nulstand van de metalen strip moet steeds dezelfde blijvenl/be
dispersie van het spektruTh?ﬁuifwgﬁgif}inge afstanden van de
spleetjes in in de strip mogemimniet veranderen (dus het geheel

moet op konstante temperatuur gehouden worden). De strip moet

]

' k- \ o enle sthndaad Cor £srihe
Ay doverde e bfd \C,l- ok (k/;,' . Qv ch’»«_@./ Sl € nCe slndacd sty AL Lo
W{EY<C "'



zeer nauwkecurig instelbaar en afleesbaar zijn, immers de positie
ervan bepaalt de te meten Viud®

Het voordeel van deze methode is dat een groot aantal Fraune
hofer lijnen gelijktijdig wordt afgetast. Meetnauwkeurigheden van
enkele km/sek worden bereikt bij relatief hoge dispersies als
5R/mm. Bij dergelijke dispersies kunnen echter alleen de helderste
sterren bestudeerd worden,

Een nadeel van deze methode is, dat verschillen in Vong VAR
de ene ten opzichte van de andere 1lijn niet gevonden kunnen worden.

Dit nadeel vervalt bij de volgende methode.

he8.2  fotografische bepaling van Vad

e mew oo e e o wm w Gor e ee G G G B e e B e R S G0) B o ou

De metalen strip van 4.,8.1 wordt nu vervangen door een foto-
grafische plaat. In het fokale vligk van de kamera kan echter ook
de gevoelige laag van een beeldversterker geplaatst worden, waar—
achter dan de fotografische plaat komt.r winst in gevoeligheid:

30 x tot 50 %3y nadeelt slecht oplossendLvermogen, nls =z 2070
1ijnen/mm (bij goede optiek . 300 1ijnen/mm!)J

Boven en onder het sterspektrum kunnen vergelijkspektra afge-
beeld worden (zie b in figuur 41), Dit zijn emissie spektra van
laboratoriumbronnen (bijv.ijzerboog, Ne-, Are-, He=-lampen),waarvan
de golflengtes van de emissielijnen goed bekend zijn. Het licht
van degze laboratoriumbronnen moet via de intreespleet in de spektro=-
graaf vallen., Dit kan bijv. met 2 prisma's (zie figuur 40), Met de . =
vergelijkspektra wordt de dispersiekromme )\ :Zkud bepaalde

Vaak kunnen ook nog kalibratiespektra op de fotografische
plaat afgebeeld worden (¢ in fig.41). Deze kunnen verkregen worden
door een bundel homogeen kontinu licht buiten de intreespleet om
in de kollimator van de spektrograaf te laten vallen door twee
se ts van verzwakkers (bijve 2 x 4 rechthoekige openingen met
bekende lengteverhoudingen, zoals in fig.40 aangegeven). Zo
ontstaan 8 spektra, waarvan voor alle golflengtes de intensiteits-
verhoudingen gelijk zijn aan de lengteverhoudingen van de 8
rechthockige openingen. Daar voor elke golflente de zwartingen
in de 8 kal%ﬁfatiespektra te meten zijn, is nu voor elke golf=

2OV A~y 6

lengte de kalibretiekromme (zwarting als funktie van intensiteit)

zwgevinaT o (Leok wel Ll \ U rolguomne duv @éu;cl )

bekend, Soms blijkt eenzelfde katibratiekromme te gelden voor een

vrij groot golflengtegebied. Met dergeliike k-libratockrommen (ook-

we L -gwartinpckromnen genoemd) kunnen inten-




Ul
n
Q

siteitsprofielen van Fraunhoferlijnen verkresen worden.
(&]

De lengte van de intreespleet, H, kan in het geval van

figuur 40 gevarieerd worden door de afstand van de twee prisma-
houdertjes te variéren. Als het sterbeeldje, dat vooral teZaVo
de invloed van de aardse dampkring een schijfje van 1-10 boogsekon-
den kan zijn (de te kiezen breedte van de intreespleet hangt hier
Osas van af, zie volgende alinea) over H heen en weer bewogen
wordt (bijve.door de kijker gelijkmatig heen en weer te bewegen,
wordt de hoogte, h, van het spektrum

h = kan H (4-52)

ot

Vaak wordt h = 0.1 mm gekozen., Voor verantwoorde fotometrie van
de spektra is cechter h = 0.5 mm te prefereren (dit betekent 5x
langer belichten als de andere omstandigheden gelijk blijvent)
De gewenste hoogte van het spektrum is ook te verkrijgen door
vliak achter de intreespleet een plan parallelle kwartsplaat op
speciale’ wijze heen en weer te Laten bewegen (de hoek die de
normaal beschrijft bepaalt h). De ''speciale' wijze is zodanig,
dat een uniforme belichting van het spektrum in de hoogterichting
wordt verkregen., fen voordeel van deze methode is, dat H zeer
klein genomen kan worden, zodat weinig hemellicht doorgelaten
wordt.

Om een zo zuiver mogelijk spektrum te krijgen moet de spleet-
breedte, W, zo klein mogelijk gekozen worden (onder goede atmose
ferische omstandigheden is de diameter van het sterbeeldje van
de orde van 1" en kan een smalle spleet genomen worden). Een

maat voor de zuiverheid van het spektrum is de spektrale zuiver-

heid, p (spectral purity), die bij zekere A gedefinieerd is door

LAt fkam
p=¥hﬂv . (4=5%)
" Tkoll
I ' '
als &> de dispersie is bij A,
\
Een op de intreespleet vallende monochromatische Ilichtbundel zal
echter in het spektrum niet een emissielijn met ecen "rechthoekig!
profiel met breedte p veroorzaken (zie stippellijnen in figuur 42),
Optische effekten en eigenschappen van de emulsie veroorzaken cen
profiel, zoals in fig.42 gedeeltelijk is weergegeven met de

getrokken 1ijn. Dit profiel wordt apparaatprofiel (instrumental




profile) genoemd.

Lobe2.2 bewerking van spektra

oy
o o2 634 w3 G w em e SR B s e £ e e B e n et b

a) Het meest eenvoudige instrument om Voad te bepalen is een
komparator, bestaande uit een plaathouder (= ‘ispektrum" houder),

die met behulp van een zeer nauwkeurige schroef heen en weer
bewogen kan worden. Het aantal omwentelingen van de schroef
dient als positieindikatie. Er zijn voorzieningen, dat de dis=
persierichting van het spektrum // de verplaatsingsrichting van
de pieaathouder gesteld kan worden (zie fig.l3).

Met behulp van een mikroskoop (star met het bed van het
instrument verbonden) kan hetzij het sterspektrum, hetzij &8n
van de vergelijkspektra bekeken worden. llet het oog moet de plaat-
houder op het centrum van een 1lijn ingesteld worden, waarna de
positie van de plaathouder afgelezen wordt (dit laatste kan ook
etektrisch gebeuren).

Door de schroefdraad stceds in 88nzelfde richting te draaien

kan de dode gang zo goed als geé€limineerd worden.

b) Om echter goed op het midden van een 1ijn te kunnen instellen,
is het gewenst om de plaathouder in de buurt van het centrum van

cen lijn iets heen en weer te bewegen., Dit kan niet met de onder
a) beschreven komparator, maar wel met een, waarblij de plaathouder
verlengd is, voorzien van een zeer nauwkeurige en fijne schaal-

verdeling // bewegingsrichtling van de plaathouder.

. , ‘ (zie figuur 44), Met behulp van
een tweede mikroskoop kan de schaalverdeling afgelezen worden.

Dit kan ook elektronisch geschieden met digitale uitvoer. Het
centrum van cen geer nauwe spektraallijn kan hiermee met een nauw-
keurigiheid van enkele 11 ingesteld worden. Bij een dispersie van
208/mm betekent dit bij 60008 cen nauwkeurigheid van enkele

km/sek in Vg

c) Het instellen op het midden van brede spektraallijnen is
met de in b) beschreven komparator niet voldoend nauwkeurig
mogelijk, maar wel met de Urant machine (zie figuur L45). 7 erbij
wordt de plaat van onderen over ecen vrij groot gebied homogeen
verlicht. Boven de plaat bevindt zich een draaiend vierkant

plasblok (dispersierichting spektrum | draaiingsas glasblok),
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De optiek boven dit glasblok laat slechts een -~ in positie vast-
staand -~ dun lichtbundeltje toe tot de fotocel., Aan dit "boven' =
lichtbundeltje is op elk moment cen Lichtbundeltje uit de homogene
bundel, die de plaat van onderen veriicht, toegevoegd. De positie
van dit Yonder? lichtbundeltjc hangt af van de stand van het glas=
blok (// verschuiving door parallelle glasplaat).Bij elke kwart-
slag van het glasblok (met wijzers van klok mee) gaat de onder'-
bundel ecnmaal van rechts naar links. Synchroon hiermee gaat een
cathodestraal gedurende zo'n kwartsilag de ene keer ook van rechts
near links, de daarop volgende keer van links nasar rechts etce

(de momentane snelheden van de’onder? Lichtbundel en van de kathode-
straal zijn - afgezien van het teken - steeds gelijk)
Tegelijkertijd ondergaat de kathodestraal een vertikeal naar
beneden gerichte uitwijking, die op elk moment evenredig is met

de intensiteit van het ‘'boven’ bundeltje (a de intensiteit van

het Yonderbundeltje na passeren van de plaat) Op deze wijze wordt
een Fraunhoferlijn beurtelings van rechts naar links en van links
naar rechts gescanned. Alleen als de opeenvolgende scang samen=
vallen bevindt het centrum van de Fraunhoferiijn zich op de opti=-
sche as van de optiek boven het glasblok. De positie van de plaat-

houder kan bepaald worden zoals in a) of b) beschreven,

d) Met het in ¢) genocemde instrument kunnen eigenlijk alleen

van symmetrische lijnen de onderlinge posities van de centra bee
paald wordene Infeite symmetrische 1ijnen kunnen echter asymmetrisch
1ijken als het kontinuum (van de zwarting!) sterk verloopt met de
golflengte, lien zo goed mogelijk samen laten vallen van de opeen=
volgende scans (zoals in fig.lL6 weergegeven) levert positiefouten
van 5% van de halfwaardebreedte van de 1lijnen (= breedte Llijnpro-
fiel ter halve hoogte van de maximale inzakking) op. De smalste
sterrelijnen hebben halfwaardebreedtes van de orde van 250 mi,

hetgeen minimale fouten in Ty van = 0.7 km/sek veroorzaakt bij

ad
5000 R, Dikwijls zijn de halfwaardebreedtes echter van de orde
van enige Rngstrdms, zodat de fouten in vrad % = 10 km/sek kunnen
bedragene

Om asymmetrieén in 1lijnprofielen in reckening te kunnen bren=~

gen is op de Utrechtse sterrewacht een mikrofotometer-~komparateur

in gebruik genomen. Net als bij de Grant machine wordt met behulp

van een multiplier de intensiteitsverzwakking gemeten van een fijne



Lichtbundel, die door het spektrum valt. Deze intensiteitsver-
zwakking is een maot voor de zwarting ven het spektrum ter
plaatse. Als tevoren de zwartingskromme bepaald is kan de inten-
siteitsverzwakking direkt omgezet worden in een relatieve inten-
siteit. Tr is geen roterend glasblok, maar het spektrum wordt
teoeve de lichtbundel verplaatst, zonodipg in stapjes van 1u. Daar
bij elke intensiteitsmeting de positie van de plaathouder met cen
nauwkeurizheid < 1u wordt vastgelegd, is uit de vergelijkspektra

" v . . " A - - -
de dispersickromme )\ = I¥(x) =zeer nauwkeurip te bepalen zodat

met deze dispersiekromme bij elke intensiteitsmeting in het ster-
spektrum de golflengte nauwkeurig bekend is. De rekenmachine

kan dan van elke gewenste 1lijn een plot maken van de relatieve
intensiteit tegen Mo Als de relatieve intensiteiten nog omgezet
worden in genormaliseerde intensiteiten (dintensiteit kontinuvum

= 1) zien de plots er uit zoals aangegeven door de punten en
korte streepjes in figuur 36b, let dergelijke plots moet het
mogelijk zijn om zowel de goifiengte van het midden van de
vieugels van het lijnprofiel te bepalen (km in fige36b) als de

in fig.36b, =zie

golflengte van de kom van dit 1ijnprofiel (A 1
: obs

verklaring van lijnprofiel 4.6.,2.)
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Nauwe dubbelsterren

definitic

Ben dubbelster wordt nauwe dubbelster genoemd als de
afstand van de komponenten gzodanig klein is, dat er in de loop
van de evolutie van het systeem massa-overdracht kan plaats

vinden,

/

e
ekwipotentiaal opperviakken (iipfwv- / /1ﬁihc\zJ71 P

50201 beweging van cen infinitesimaal deeltje in het veld van twee

om elkaar draaiende massa's

Stel, dat de dichtheidskoncentratie in de twee massa's zo
groot is, dat de zmwaartekrachtspotentiaal van elk van deze massa's
J% eno%B benaderd kan worden door die van een massapunt,
Stel, dat het massacentrum van de homponentencﬂ£ enc@%
samenvalt met de oorsprong van een rechthoekipg assenstelsel
(& ym,C ), zie figuur Lba. Stel de komponenten beschrijven cirkel-
banen in het (&, 7) viak. Voor een eenparige hoeksnelheid ervan

geldt dan:

(Bu) e (5-1)

) = 2
{
\~

o

Uit de %de wet van Kepler Ezie ook (1=6)

o/ (
an B G L2
en (5-1) volgﬁiw

T wet)

a S

Bij dit soort beschouwingen wordt vaaA gesteld:

a) dat de afstand van de komponenten a = 1

b)  dat de som van de massa'srﬂ%.+rﬁh = 1

¢) dat de gravitatiekonstante G = 1 (mogelijk door geschikte
keuze van de tijdseenheid)

Het is duidelijk, dat nu ook b = 1,

Voor een infinitesimaal deeltje met massa 0 ( massa «{. zo klein,

dat het nimmer invloed uitoefent op de beweging van /zA en R%)

geldt in het veld van )(A volgens Newton:

=3

~.-»>‘ 2 : rA
Hry, = = G, N e
(rA)
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-
r

_:) . ‘:"7.{/ \

Ty T -f->-§- (5-3)
) (rA)

waarin T, de -afstand is van NA tot het infinitesimale deeltjeo

De differentiaal vergelijkingen voor de beweging van het
infinitesimale deeltje in het veld van ﬁ% en MB worden volgens
(5-3) als (4, 1, ) de koSrdinaten van dit deeltje zijn (zie

figuur 46a):

s = o I \
.da_;s 3 _,,‘(/' “(g,- &)A) ._(,/% (S;‘;B) /‘
- A % B 3
dt r, ry
2, (n = n,) (n - ng)
£y e, LWy QoW (5o
dt ' I‘/\ rB'
2. s
Bl o b S T
at® 5 B .3 ’
I‘A I‘B
waarin , A _ }
T R LR R
- . x (5=5)
e 2 2 2
rg =)/ (5 =807+ (n-mnx)° + (5, )

Voor de overgang tot het rechthoekipe koSrdinatenstelsel (X,Y,2)
waarblj de X~as samenvalt met de verbindingslijn van )iA en ﬂ%
(en dus meeroteert met de hoeksnelheid w), de Y-as in het (&,n)
viak ligt en de Z-as samenvalt met de /-as gelden volgende trans-

formatieformules (bedenk w = 1):

t=xcost-ysint
"= x sin t + y cos t 5 (5=6)
(=2

Substitutie hiervan in (5-4) en eliminatie van cos t en sin t

(dit blijkt te kunnen!) levert (bedenk Yy * Vg = 0):

a2y . i ) (x-x,) (x=x5) M)
"“—“:Lj -2 at = X = C/)UA Y - ;:/K'B = — {]
dt rA rB (
2 o
__.X.d g 2 Q-JS- =y -.r/(/ o IJC ““"L"' - \’ (5-7)
dta at A k] B 3
rﬂ g

2

d7z 7 / 7
P = - U bana ealC - (}’l‘.// =

s A\ 3 B 3
dt g ;)
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y 2 N2 M
U= (x% ¢ y°) ¢ =B 4 ~«f§ (5-8)
Pt I‘A lB
uOI'dt ( ""7)
a7 o, 4y _ U /
5 = ET S /
dtd dt X |
|
P \
= & U N
at® . K |
{
2 \
d"z oU i
i . 22 *
dt ’

Vermenigvuldiging van deze drie vergelijkingen rospektievelijk
ax ., dy o dz

met 2 === ac ! 2 at n 2 e optellen ervan en integreren levert
2 2 2
E v @ ($B =20 -0, (5-10)

waarin de integratiekonstante afhangt van de beginvoorwaarden
Nog 5 integralen zouden nodig zijn om dit probleen te
kunnen oplossen. Deze zijn er echter niet.

Daal.,(“&)g ("x)d (dz)d = v, de snelheid van het
infinit051maie Qo@ltJC in het draaiende (X, Y, 2) stelsel, kan

voor (5-10) met behulp van (5«8) geschreven worden

T ey
. . - ¥ 2 It s
g "3
v = xa + ya + + - - C (5-11)
r, ry

5¢262 zero velocity surface

Bij elke C wordt voor v = O een driedimensionaal opperviak
bepaald, ""waarbinnen® infinitesimale deeltjes een reéele snelheid
kunnen hebben, maar niet "erbuiten' (snelheid dan imaginair) .

De vergelijking voor deze “zero velocity surfaces’ is:

2 2 2. 2 "
R L - ”bA 5 Mg =0 (5=12)
i A B
waarbi j
-l
r, = (x-x M & y + 7

ry + b/ (x—x ) + y + 22 .
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Voor (5=~12) kan in dit geval geschreven worden

-~ -y

x° & ¥° = 0 =~ &
Hoe groter z, des te klleiner ¢ en des te meer de doorsnede
. / G 3 s i3 z «
met een viak:é’ (x,y) viak op die hoogte 2z 1ijkt op cen cirkel

met.straal }/C en met het centrum op de Z=-as. Zie figuur 47 a en

)

.
figuren geven Yasymptotische™ cylinders aane.

be In deze figuren is C1 > 6., > C,  enz.De stippellijnen in deze
2

v

iz = 0y dewsze deeltje in (x,y) viak |
| . : . !
i i

Voor (5=12) kan nu geschreven worden:

-~ P 2;/(/ 25' )
gy ety B 2 g (5-13)
V(xex, ) ay® V (e )a+'.YCi
i Al | B

X en y zeer groot .

ko pot Bt g s e ot - et

(5~13) kan dan weer benaderd worden door:
2 2 o
x +y =0 - ¢
Doorsneden worden weer benaderd door met oorsprons koncentrische

. 1 /
cirkels met stralen {/C -~ ¢ ,
Hoe groter C, des te groter x en y moeten zijn, des te kleiner
¢ zal worden, des te cirkelvormiger de doorsneden zullen worden.,

x en y klein

P~ s s om wnt G

(5=13) wordt nu benaderd door:

I8
r r =
A B e

1y
Als C groot is ontstaan twee gesloten opperviakken rondom Wﬁ en
Jﬁp. Als C kleiner wordt verenigen die twee opperviakken zich
»}
met elkasar, Zie in figuur 47b de overgang van 02 naar 03¢(C1 >
C.>C_ enz.!)
2 3

5e2e3 ekwipotentiaal opperviakken

De zero velocity surfaces zijn ekwipotentiaal opperviakken, zoals

hieronder aangetoond zal worden, In de literatuur wordt bij deze

beschouwingene%h steeds in de oorsprong genomen, zie figuur L46b,
det meedraaiende kodrdinatenstelsel stellen we (X2, %, B)

met



. uﬂ__;ﬁ__u 5w
* * w2 (54 +)
A B

In dit stelsel is de pontentiaal ¥ van de krachten op een

infinitesimaal deeltje in het punt (xz*, ¥, z)

it i o
PG S B s 2. . 2
¥ = ;: # 4 v +,j? t(x*-"ﬁ“““JJ - a)+ y j ,} (5«15)
i - . - ) // - R —
potentiaal t.g.ve.centrifugale kracht
waarin Ty :L/(x*)a + yg + 22

P

s g
=/ (a=x*)" + yé + 7

H
fo—
UJ

Substitutie van (5-2) en (5-14) in (5#15) levert :

M N ‘é .
2 . 2 by Xy 2 ¥ 2Va
r,/a S+ A * r./a A+l ﬁ'%a) il <a> “C%/¥W_7 (5-16)
A 3% B B A B
Voor C = Y is deze formule gelijk aan (5~12), in welke
(e ) €

rormule de afspraken a), b) en c¢) van bl.56 reeds verwerkt zijn.
1:'};{’ .B
Door in (5-16) g = oeepeeeen (5-14) te substitueren en door
b (R is

N
Atk

a = 1 te stellen wordt de formule voor de ekwipotentiaal opper-

viakken

i 5 H-g_ - = a §
| (0 = e, :L.. R - ( .1 - X*) + (X*){ T yC-+ L v (5-17)
| itg Ty, ta Ty (149)° .|

In de litteratuur worden de ekwipotentiaalvlakken vaak weer-

gegeven zoals defbeon in figuur 48, L L2 en L3 heten respel:
tieveli jl 1“tc Zde en Bde Lagrange punto Door LP en L, kan mate-
rie uit het systeem verdwijnen,. (zie i ) éet opper-

vlak door L1 wordt het kritische- of het Roche opperviliak genoemd.
De gemiddelde straal van het Roche oppervlak rondom een komponent

(= RA* of R * )  kan worden benaderd door:

B
R, 2
wiu = 0,38 + 0.2 log Pl
n* ) (5-18)
-%%A = 0,38 + 0.2 log q

Deeltjes, die zich binnen een gesloten ekwipotentiaal opper-
vlak rondom één van de komponenten bevinden, kunnen nooit (zonder

dat extra energiec toegevoerd wordt) de andere komponent bereiken.



i cionet kritische opperviak bevinden, kun-
nen zonder dat energie wordt toegevoerd tot de andere komponent gaan
behoren.,

Berekeningen hebben aangetoond, dat deeltjes, die een Roche op=-
pervliak verlaten, een‘grqﬁerg snelheid dan de thermische snelheid moe-
ten hebben, willen gzjqégh;;g;re komponent bgreiken-en—bijv, een ring
veroorzaken. Zo zijn in fig, 49a enkele trajektorién in het (x,y)-
vliak gegeven van deeltjes, die J%B verlaten via L1 onder verschillende
hoeken met de richting L14qB met een snelheid van 112 km/sek. (thermi-
sche snelheid ~ 10 km/sek.). In figuur L49b zijn enkele banen gegeven
van deeltjes, die met dezelfde snelheid het Roche opperviak op andere
punten verlaten., Alleen deeltjes uit een klein gebiedje rondom L kun=
nen /7 bereiken! Figuur 49 heeft betrekking op RW Tauri, waarvan de A
en B komponent respektievelijk een B8V en een KOIV sier zijns
a = 8,5 x 106 km, q = 0.215 en ,SD: 2?769 . De KOIV ster vult
zijn Roche fobe.,

Doordat de straal van een ster in de loop van zijn evolutie ver-
andert kan deze op zeker ogenblik gelijk worden aan die van het Roche
oppervlak van deze ster, mits deze zich in een dubbelster systeem bew
vindt., De figuren 50 a en b geven het verloop van de straal met de tijd
voor een ster met 9 en met % zonsmassa's, Figuren 51 en 52 geven een
indruk van het verschil in snelheid van de evolutie voor sterren van
verschillende mas S, terwijl in tabel VII de levensduur op de hoofd-

reeks als funktie van de massa wordt gegeven,

Tabel VII
sy T 5 |
4“4 (@ IIhfdreeks SERY
o 6
30 5:95 x 10
20 8.30 x 10
L 10 2.20 x 107
5 7.76 % 107
3 525 X 108
9
P 1.45 x 10
L f

Zodra de straal van een komponent gelijk wordt aan de gemiddelde
straal van het Roche oppervliak rondom die komponent (RA* of RB*)
kan materie~overdracht plaatsvinden van die komponent naar de andere,
Zodra er echter materie-overdracht plaatsvindt verandert de afstand a

van de komponenten, zoals aan de hand van een eenvoudig voorbeeld zal

worden toegelicht:
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Stel in de beginsituatie is (/ZB)O << (/YA)O y dan kan aangeno-
men worden, dat (}TA)O stilstaat en dat het impulsmoment van

het systeem is: (J% ) ) a02 . Daar

no
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zodat de wet van behoud van baanimpulsmoﬁgnt‘luidt:
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Stel een massa (/ZB)O gaat nu van de A komponent over naar de B
komponent, dan is MQ%. = (/ZA)O - (ffB)O en /7£ =, 2 (/Té)o°
Volgens (5-19) is nu:

I

= e _' ‘ ".N_—-_‘——\
\‘ 7oy \ g = \ :
2 (/(B>O\J L(/?k)o - (/ﬁé)oj . a = ;(}ZB)O X/(/QA)O . ag
6 = oo
4 W-:, ”6 N/’m </ . " ’gj{::_
e — i L
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a) de banen van de komponenten cirkelvormig zijn;

b) de komponenten niet roteren;

c) de wet van behoud van impulsmoment geldt;

d) er geen massa verloren gaat

e) de massa-uitwisseling alleen via het 1ste Lagrange punt plaatsvindt;

f) de overgedragen massa vrijwel direkt op de andere komponent valt:

a 9 1T + g 2 "f
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Deze funkties bereiken een minimum voor ¢ = 1 ,

Tijdens de massa uitwisseling kan met behulp van (5-18) en (5-20)
de gemiddelde straal van het Roche oppervlak van de komponenten als
funktie van q worden berekend., In figuur 53 is het verloop van RA*
met g aangegeven., Uit deze figuur volgt, dat als d&nmaal deo nassa-
overdracht van de zwaardere naar de lichtere komponent begonnen is,
dit proces versneld wordt totdat g = 1,3 , omdat de straal van het
kritische oppervliak steeds kleiner wordt, terwijl de toename van de

straal van de ster niet direkt op zal houden (zie figuren 50 a en b),



