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KapP, I INNLEIING

Nar manen passerer framfor ei stjerne seier vi at han
okkulterer henne. Ordet okkultasjon kjem av det latinske ordet
occultare som tyder "a& ggyme".

Den okkulterte stjerna forsvinn bak ma@neranda p& austsida
og kjem til syne pa vestsida. Dersom okkultasjonen er sentral

kan det gd vel ein time mellom forsvinning og tilsynekomst.

Utfra ngyaktig tidfesting av forsvinning/tilsynekomst for
mange stjerner kan ein £& verdifull informasjon om manebana
og om maneranda si form.

Royal Greenwich Observatory (R.G.0.) har samla inn tid-
festingar fr& dei fleste observasjonane som er gﬁurt etter 1943.
Utfrd ein analyse av 62000 Dkkultasjohsubservasjonar fra perioda
1943-74 har Morrison (1979) kome fram til korreksjonar for
efemeridene til manen, for rektasensjonssystemet til FK4 (funda-
mental star catalogue) og for referanse datumen til manepro-
filane p& karta til Watts (1963). Omlag 5% av observasjonane
var fotoelektriske med ei ngyaktighet i tidfestinga av okkulta-
sjonen pa rundt 0.001l s. Dei resterande observasjonane var
visuelle og hadde ein presisjon i tidfestinga pd rundt 0.1 s.
Fotoleketriske observasjonar har difor stgrre vekt i ein slik
analyse enn visuelle observasjonar, men presisjonen kan ikkje
nyttast fullt ut da usikkerheten i posisjonen til stjerna og
til maneprofilen er stg¢grre enn usikkerheten i tidspunktet.

Etter som usikkerhet i stjerneposisjon og maneprofil vert redu-

sert som eit resultat av nye analyser, vil dei fotoelektriske



observasjonane f& stadig stgrre verdi for dette arbeidet.

Utfrd ein tidlegare analyse av okkultasjonsobservasjonar

‘hevdar van Flandern (1975) at skalaen for efemeride tid (ET)

ikkje er konstant samanlikna med den internasjonale skalen for
atomtid (TAI). Han forklarer dette med ein tidsavhengig gravi-

11/ér. Morrison

tasjons"konstant“ og finn G/G = (-8 * 5) x 10
(1979) finn derimot ikkje nokon signifikant skilnad p& ET og

TAI, og sdleis heller ikkje noko som tyder p& at G # O.

Analyser av okkultasjonskurvene fr& fotoelektriske obser-
vasjonar viser at ein stor del av dei observerte stjernene er
dobbelstjerner. Okkultasjonsteknikken kan lett &tskilje stjer-
ner som har ein vinkelavstand stgrre enﬁ 0".01 og under gunstige - -
tilhgve kan opplgysinga vere 0".001. I tillegg kan analysen
av observasjonen gje vinkeldiameteren til stjerna dersom han er
stgrre enn 0".001. Utfréd vinkeldiameteren kan vi bestemme den
effektive temperaturen som er ein fundamental storleik for ei

stjerne.

-Ved observasjonar av okkultasjonar kan vi sileis f& verdi-

full informasjon om ménen og om stjernene som vert okkultert.

Sidan 1973 har vi fatt tilsendt prediksjonslister fr& U.S.
Naval Observatory (U.S.N.O.) over okkultasjonar som er synlege

i Skibotn. Desse listene har vore heilt naudsynte for plan-

legginga og gjennomfgringa av observasjonane.




Eg har valt & konsentrere meg om den okkulterte stjerna
og kva informasjon ein analyse av okkultasjonskurva kan gje om
ho. Tidfestinga av okkultasjonen p& narmaste millisekund er
ogsa eit resultat frd analysen. Desse resultata har eg sendt
til R.G.O. slik at dei kan gd inn i det stgrre analysematerialet
der. Eg kan gje to grunnar for dette: 1) Slike analyser krev
eit sd stort observasjonsmateriale at eit observatorium dleine
ikkje kan framskaffe det (Morrison - 1979). 2) Oppgava ville
ta ei heil£ anna retning enn den eg har lagt opp til med sen-
trering om stjernedata. Dei to retningane synest altfor om-

fattande til at dei begge kan takast med i same oppgava.

Ein vesentleg del av arbeidet har vore élpr¢ve ut observa-
sjonsutstyret i Skibotn p& slike observasjonar og eventuelt kome
med forslag om forbetringar av dette.

Eit siktem&l med detté arbeidet var & tilretteleggje ei
enkel observasjonsprosedyre slik at ein seinare kan observere
okkultasjonar utan stor arbeidsinnsats, narmast sbm ein rutine-

observasijon.

I kapittel 2, 3 og 4 viser eg korleis vi kan bruke gene-
rell diffraksjonsteori i tolkinga av ei okkultasjonskurve. Eg
diskuterer ogsd mogelege feilkjelder i denne tolkinga.

Kapittel 5 viser instrumentasjonen som vart brukt til
observasjonane og gjev ei prosedyre for slike observasjonar.

Kapittel 6 forklarar kort analyseprogrammet, og eg disku-

terer mogelege forbetringar av det.




Kapittel 7 presenterer dei einskilde observasjonane og
analyseresultata av dei. Eg gjev ei vurdering év kor gyldige
desse resultata er.

Kapittel 8 er s& ein diskusjon av observasjonskvaliteten
og kva innverknad ulike faktorar har pa denne; Serleg ser eg
pé& kva innverknad scintillasjonen kan ha.

Til slutt gjev eg sa i kapittel 9 ei oppsummering av dei
viktigaste resultata samt ei vurdering av kva rolle okkulta-
sjoﬁsobservasjonar kan/bgr ha ved observatoriet i Skibotn i

framtida.




Kap. II GENERELL DIFFRAKSJONSTEORI

Innleiing

N&ar manen okkulterer ei stjerne, féf vi diffraksjon om
maneranda. Ein analyse av okkultasjonsobservasjonen tek difor
utgangspunkt i diffraksjonsteorien.

I dette kapittelet vil eg'kort presentere den grunnleggjande
Fresnel-Kirchhoffs difftaksjonsformelen, og eit kriterium for
& skilje mellom Fraunhofer- og Fresneldiffraksjon. Desse resul-
tata vil eg seinare bruke i kapittel 3 til & vise at ein far
Fresneldiffraksjon om mdneranda under ein okkultasjon, og til
4 uttrykkje lysfeltet fra stjerna'undeerkkultasjonen. For meir
utfgrleg handsaming av diffraksjonsteorien viser eg til Born og

Wolf (1964).

2.1 Fresnel-Kirchhoffs diffraksjonsformel

Med utgangspunkt i Maxwells feltlikningar, utleidde Kirch-

hoff ei likning som uttrykkjer lysfeltet fr& ei punktforma

kjelde. Fresnel hadde tidlegare sett opp ei tilsvarande likning
utfrad Huygens prinsipp og interferensprinsippet, men pa eit
svakt matematisk grunnlag.

Dersom U(P) uttrykkjer amplituda til lysbglgja fra ei moﬁo—

kromatisk punktkjelde, i punktet P, sd kan Fresnel-Kirchhoffs

diffraksjonsformel skrivast pad forma,

1k(r+s)
u(p) = -

[f &——— [cos(n,r) - cos(n,s)]ds (2-1)
A

i




der A er ein konstant og dei andre storleikane er definert p&

fig., 2.1.

(a) {b)

Fig. 2.1 Viser dei ulike storleikane som er med
i Fresnel-Kirchhoffs diffraksjonsformel
(2-1). Ein uendeleg skjerm B har ei
opning A som lyset slepp igjennom, og
n er flatenormalen til opninga.

Sidan U(P) representerer amplituda til lysbglgja i P, kan

intensiteten skrivast som

I1(P) = |u(p)|? (2-2)

2.2 Fraunhofer- og Fresneldiffraksijon

Dersom ein krev at r og s i likning (2-1) er store, saman-—

likna med dimensjonen av integrasjonsomrddet A, kan cosinus-

faktorane i likninga erstattast med 2 cos 8, der § er vinkelen




mellom linja P_P og flatenormalen til A (sj& fig. 2.2). Utfra

same kravet kan ein gjere forenklinga f%—m rﬁé' .

*

7
7777777

Fig. 2.2 Viser dei ulike storleikane i likning
(2-3). B er eit uendeleg plan med ei
opning A. x- og y-aksen ligg i same
planet som opninga A.

Dersom eg no innfgrer eit kartesisk koordinatsystem, som

vist pa fig. 2.2, s& kan likning (2-1) skrivast pd forma,

u(p) = - i cgs & rf;' oik(r'+s') {J Eikf{g,nl dEdn  (2-3)

der funksjonen f(£,n) er definert ved

£(E,m) = (2g-0)E + (memin + 3{(H + ) (£2+n?) -
(2 E +mn)? 2
- O AXGE mn) } Foeeenn (2-4)
r' s'




og
x
£o= o L= 2
o r s
Y
- o s
Mo =~ %7 ¢ m = g7

N&; verdien av £(£,n) endrar seg med ei halv bglgjelengde,
vil lysfeltet ga fra konstruktiv til destruktiv interferens
(eller omvendt), og vi fir det velkjende diffraksjonsmgnsteret.

Vi har Fraunhoferdiffraksjon nadr vi kan sj& bort fra ledd
med £ og n av hggare orden enn to i likning (2-4). Matematisk
vil dette gjelde berre i det grensetilfellet at bade kjelda og
observasjonspunktet er pd uendeleg avstand -fr& diffraksjons-
skjermen. Mindre strengt formulert kan vi seie at andreordens

ledd ikkje vil gje nemneverdig tilskot til integralet (2-3)

dersom
2
N T - i 1 8 . I RO
' ! s'
eller
2 2
(E" + n™)
Ir,l 55 maks
A
og s (2=5)
2
+
o] (E N e
A

Likning (2-5) er eit kriterium til & skilje mellom Fraunhofer-
og Fresneldiffraksjon, men viser ogsa at skiljet ikkje er skarpt

definert.




KarP. III FRESNELDIFFRAKSJON

Innleiing

I dette kapittelet vil eg fg¢rst vise at diffraksjonen om
méneranda under ein okkultasjon er Fresneldiffraksijon, og sa
sja narare pa diffraksjonsformelen (2-3).

Diffraksjonsfenomenet under okkultasjonen kan samanliknast
med Fresneldiffraksjon av ei punktkjelde om ein rett kant av
eit uendeleg halvplan. Stjerna tilsvarar punktkjelda og mane-
randa den rette kanten av det uendelege halvplanet (mi&neskiva).

Intensiteten av punktkjelda som funksjon av avstanden til diffrak-

sjonsplanet kan da beskrivast av Fresnelintegrala. Ei meir

utfgrleg handsaming av Fresneldiffraksjonsteorien finn ein i

Born og Wolf (1964).

3.1 Diffraksjonen om maneranda under ein okkultasijon

Under punkt 2.2 sette eg opp eit kriterium til & skilje
mellom Fraunhoferdiffraksjon og Fresneldiffraksjon. Dette er
uttrykt i (2-5).

Nar ménen okkulterer ei stjerne, er det ei rimeleg til-
nerming & samanlikne mineranda, der okkultasjonen finn stad, med
ein rett kant, og stjerna med ei punktkjelde. I kapittel 4 wvil
eg kome ne:rare attende til desse tilnarmingane.

Kriteriet (2-5) stiller krav til verdiane av koordinatane

£E og n, og fra fig. 3.1 finn eg at

- =< £ <% og =Y <<y
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> Z

Fig. 3.1 Figufen-viser'ei stjerne”(Po), observategr

(P) og manen (M) under ein okkultasjon.
Kravet til Fraunhoferdiffraksjon er ikkje oppfylt sidan |£| kan

verte uendeleg stor, og vi far Fresneldiffraksjon om m&neranda

under okkultasjonen.

3.2 Fresneldiffraksjon

Eg vil no gjere bruk av den generelle diffraksjonslikninga

eg kom fram til i kapittel 2. Med utgangspunkt i den forma

likninga er skriven pa i (2-3), viser eg korleis ein kjem fram
til ei spesiell likning som kan nyttast pd Fresneldiffraksjons-

problem.




O T

Likning (2-3) kan skrivast pd forma

U(P) = B(C + iS) {3=1)

der

Eik{r'+5']

= - a X _
B = A § cosé =g (3=-2)

0
I

IAJ cos[kf (E,n) ]d&dn
} (3=3)

n
I

{J sin[kf(£,n) Jd&dn
Intensiteten i punktet P kan d& skrivast som
I(P) = FB[Z{C2+52] (3-4)

I rekkjeutviklinga av £(&€,n) i likning (2-4) md eg no ta

med ledd av minst andre grad i £ og n.

Eg velgjer det planet som opninga A ligg i til xy-plan.
For & forenkle rekninga velgjer eg projeksjonen av linja PDP
pa opningsplanet til x-retning (fig. 3.2). Eg innfgrer no ret-

ningscosinusar definert ved likningane

"
kg
B

L= - ?g = sindé , m, =i —$ =0, n = - — = cosd

L = é% = sind ’ m = J% =0 P n =

der 6 er vinkelen mellom linja PGP og z-aksen.




Po (X0:Y0r20)

Fig. 3.2 Fresneldiffraksjon fra opninga av ein
plan skjerm. PO er punktkjelda, P er

~ observatgren og A er opninga i skjermen.
Likning (2-4) kan no forenklast til
£ = % (Fr+ &) e%cos%s + n?) + ... (3-5)

Dersom eg ser bort fra ledd av hggare orden enn to, og

brukar at k = %F » kan eg skriva integrala (3-3) som
_ (L 4 1Y) (200825 + n2))
C = {J cos[x<r..+ s.)(E cos“s + n )Jdgdn

} (3-6)
2

s=ff sin[ EJ‘T)(EZCOS s + n2) |agan
A .

>|3
—~
H_I,_.
+




er ein transformasjon av A, gitt av (3-7).
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Integrandane i (3-6) kan forenklast meir ved substitusjon
av to nye variablar u og v definert av (3-7).
s _m 1 1\, 2 2
zu =7 (;T + E?)g cos”§
} (3-7)

2 1 1 2
P75 (& )

Dei to integrala i (3-6) kan d& skrivast pa den enklare

formen

C=Db [[ cos {%(u2+v2)} dudv
Al

| (-0

S =b [ sin {%(u2+v21} dudv

Al
der
A
b = (3-9)
2 (;% + ;%) cosé
r s'

Integrasjonen i (3-8) gé&r no over omradet A' i uv-planet. A’

3.3 Fresnelintegrala

Vi kan forenkle integrala i (3-8) dersom vi gjer bruk av

identitetane

cos [%(u2+v2)] cos(% u2)COs(% v2) - sin(% uz)sin(% vT)

sin(% u2)cos(% v2) + cos(% u2)sin(% vT)

sin [%(u2+V2)]
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Ved hg¢veleg val av integrasjonsomrddet A' kan (3-8) repre-

senterast av integral pa forma

C (w)

w .
I_cos(% Tz)dT
o

(3-11)

w T 2
S(w) f Sin(i T9)drt
: o

C(w) og S(w) vert kalla Fresnelintegrala.

Fresnelintegrala kan illustrerast ved hjelp av den sakalla
Cornu-spiralen. La C(w) og S(w) vere dei kartesiske koordinatane
til eit punkt P. NAar w tek alle moglege verdiar fr& -« til +«,
vil punktet P teikne ei kurve i (CS-planet. Denne kurva vért kalla

Cornu-spiralen, og er skissert pa fig. 3.3.

S(wu\
0.8 ¢+

061

0.4t

0.2

Fig. 3.3 Cornu-spiralen.
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Det kan visast at C(w) = S(») = k, si kurva vil g& gjennom
punktet (%,%). For w =0 er C(w) = S(w) = 0, sid kurva vil ogsé
ga gjennom origo. Av likning (3-11) ser vi at C(-w) = -C(w) og
S(-w) = =-S(w), altsd er kurva symmetrisk om origo. La 8 vere

vinkelen som tangenten til kurva gjer med (-aksen. Da er

eller
= N L
B =3w (3-12)
Av likning (3-12) fglgjer at 8 aukar monotont med |w|.

Dersom di er eit infinitesimalt lengdeelement pa kurva, sa

kan vi skrive

2 2
@? = @0? + @n? = [(£) + (£)] @n? = @n?

(3-13)

Verdien av w representerer altsa lengde av kurva mdlt frd origo.
Denne kurva er eit nyttig hjelpemiddel i forstédinga av

diffraksjonsmgnsteret.

3.4 Fresneldiffraksjon om ein rett kant

Eit halvplan, avgrensa av ein rett kant og uendeleg i stor-

leik i dei andre retningane, stengjer for noko av lysfeltet fra




‘Fig. 3.4 Fresneldiffraksjon om ein rett kant. P
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punktkjelda Po' Ein observatgr i pﬁnktet P ser da diffraksjon
om den rette kanten av halvplanet. Eg vil her avgrense meg til
det tilfellet at linja PoP' og projeksjonen av POP pa& halvplanet

(x-aksen), stér normalt p& den rette kanten av planet (fig. 3.4).

] o
er punktkjelda og P observatgren.

Dersom x er avstanden frad origo (som ligg p& linija POP) til
kanten av planet, vert det aktuelle integrasjonsomrddet for 1lik-

ningane (3-3)

- < E < x og —© < 1 < o

eller uttrykt ved u og v i (3-7)
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— < U < og —m < Y < @ (3-14)
der
=/2 (L , 1 _
w —1fi = + 5,) X cos 6 (3-15)

Nir x > 0 ligg observasjonspunktet P i det opplyste om-

riddet, og nidr x < 0 ligg P inne i den geometriske skuggen.

Brukar eg no (3-14) og (3-10) pd likning (3-8) kan eg

skrive diffraksjonsintegrala pa forma

m o
C=Db [ du [ dv {ecs{% uz}ccs[% vEJ - sin{% uz}sin{% vzl}
-0 —
(3-16)
m = =]
S=b [ du [ dv {sin{% uziccs{% vz} + cos[% uz}sin{% vz}}

Fra dei tidlegaré nemnde eigenskapane til Fresnelintegrala
folgjer
i

| ccsf% 2)ar

=0

C(=) + C(w) =% + C(w)

L=x)

f cos{% Tz}dT = 1

—

og tilsvarande

@ T2
i sin(z t7)dr

¥ + S(w)

oo
[ sin{% t2)ar =1
-
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Diffraksjonsintegrala (3-16) kan di omformast til
C=5bO {[% + C(w)] - [% + wa}]}

} (3-17)
g =ik {[s + S(w)] + [% + Cimi]}

Intensiteten i lysfeltet finn eg no av likning (3-4)
1(p) = |B|%(c?+s?) = 2|B|%b? {[% + 0% +[% + Sfm]]Z}

Dette kan skrivast som

1) = 5 1, {15 + c@1? + 1% + S@1%} (3-18)

der

2
ID = 413'21:,2 = __I.*E“..I__

(r'+s')”

Ved hjelp av Cornu-spiralen (fig. 3.3) kan eg no danne meg
eit bilete av intensitetsfunksjonen (3-18). Men fg¢rst skriv eg

likning (3-18) pa forma
_ 2 2
ZIfIQ = (¥ + C(w))™ + (5 + S(w)) ({3=19)

Hggresida er her lik kvadratet av avstanden fr& det asymptotiske

punktet (-%,-%) til eit punkt w pd spiralen. Dersom observa-
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sjonspunktet ligg i det opplyste omradet (w > 0) vil'I/Io svinée
med minkande amplitude for veksande w, som fig. 3.5 viser. For
grensetilfellet w + +« vil I/IO + 1, noko som vi kunne forvente
ut fra geometrisk optikk. ‘For det andre grensetilfellet at w er
mindre enn null og gar mot minus uendelig, vil I/IO vere stgrre
enn null, men minke monotont mot null. For w = 0, som svarar
til kahten av den geometriske skuggen, er I/IO = 1/4, og maksi-
mal intensitet har vi for w =~ 1.25, som gjev I ~ 1,37 Io‘ Alle
desse opplysningane om intensitetsfunksjonen fdr vi ut av Cornu-
spiraleh ndr vi brukar samanhengen i likning (3-19) mellom I/Io
og avstanden fra& det asymptotiske punktet (-%,-%) i CS-planet,

til ein w-verdi.

ey

Fig. 3.5 Fresneldiffraksjon om ein rett kant.
Figuren viser den normerte intensiteten

som funksjon av avstanden til kanten.
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KAP. IV  DIFFRAKSJONSTEORIEN BRUKT PA MANEOKKULTASJONAR

Innleiing

N&r mé&nen okkulterer sterke stjerner og planetar kan det
observerast med det berre auge. Desse fenomena har vore obser-
vert fréd tidlege tider og md ha gjort stort inntrykk, noko
historiske nedteikningar syner. Etter 1950 har okkultasjonar
igjen vorte eit attraktivt fenomen & observere. Moderne tek-
nikk bdde pd observasjons- og analysesida gjer at vi kan vinne
verdifull informasjon om stjerna og médnen ut fra slike observa-

sjonar.

4,1 Historikk

Banergrsla til manen fgrer kvart dg¢gn til at ei eller
fleire moderat sterke stjerner forsvinn bak m&nen pa austsida
og kjeﬁ fram p& vestsida. Vi seier at manen okkultererAstjerné.
Saman med sol- og maneformgrkingar, hgyrer okkultasjonar til blant
dei eldste astronomiske fenomena som er nedteikna (Evans - 1977a).
Den 4. april 357 f.Kr., s&g Aristoteles at manen okkulterte
Mars. Dette var eit avgjerande prov pa& at bana til Mars 1lag pa
stgrre avstand frd jorda enn bana til m&nen. I 1497 ség
Kopernikus ein okkultasjon av Aldebaran. Det er klart at i

tida etter Kopernikus ma& det ha vore observert fleire okkulta-

sjonar av stjerner, ikkje minst etter at kikkerten vart teken i

bruk til astronomiske observasjonar. Men observasjonane var

lite pdakta fordi ein ikkje sag nokon astronomisk verdi i dei.
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Fgrst rundt 1750 vart ein interessert i okkultasjonsobser—
vasjonar igjen. J.J.L. de Lalande viste di at observasjonar
av den same okkultasjonen gjort fra ulike geografiske posisjonar,
kunne gje informasjon om lengdegradsdifferansen mellom observa-
tgrane. S& seint som i 1950-ara brukte John O'Keefe ein moderne
versjon av denne teknikken til & fastleggje posisjonane til
nokre Stillehavsgyar.

To observasjonar f¢r 1750 md& ogsd nemnast. I 1637 obse;-
verte Jeremiah Horrocks manen i det han passerte gjennom Plei-
adene. Alle stjernene som vart okkulterte, forsvant bratt bak
mineranda utan at han kunne observere nokon gradvis reduksjon i
lysstyrken til stjerna. Han konkluderte med at vinkeldiameteren
til stjernene var svert liten, og at stjernene kunne sjdast pa
som punktforma. Den andre viktige observasjonen gjorde Jacques
Cassini da Han 21. april 1720 observerte ein okkultasjon av
stjerna yVirginis. Han kunne tydeleg sjd at okkultasjonen
skjedde i to steg, altsd var stjerna ei dobbelstjerne. Direkte
observasjonar av stjerna kunne berre sdvidt lgysa ho opp i to
komponentar. Denne observasjonen viste at for opplgysing av
nezre dobbelstjerner var det ikkje noko metode som kunne male seg
med okkultasjonscbservasjonar.
| Dette var den rolla okkultasjonsocbservasjonar ved maneranda
hadde fram til 1908. D& starta ein diskusjon om desse observa-
sjonane som skulle vise seg a vare i seksti 4r. Han som starta
diskusjonen var P.A. MacMahon (MacMahon - 1908), og temaet var
om ein kan finne vinkeldiameteren til ei stjerne ved a observere

ein okkultasjon med god tidsopplg¢ysing. MacMahon ville la lyset
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fréd stjerna verfe registrert pd ein film som gjékk med stor
fart. Ei stjerne med ein vinkeldiameter pa 0".001 vert okkul-
tert i lgpet av 0°.002. For & f& eit brukbart resultat mitte
MacMahon krevje ei eksponeringstid som ikkje var stgrre enn
0°.001. Dette 13g heilt pi grensa av kva eksisterande teknikk
kunne klare. Men MacMahon meinte at dette wvar ein teknikk det
var verdt & prgve ut.

Tankegangen til MacMahon varﬁ straks kritisert av Arthur
Eddington (1908) fordi han var mangelfull. MacMahon hadde sett
pa okkultasjonen som eit reint geometrisk problem, men bglgje-

naturen til lyset vil gje diffraksjon om ma@neranda, som vist

pa fig. 4.1.
X I
27
¥ ——————————— Y i sty i e g —_———
M
X

Fig. 4.1 Illustrerer diffraksjonskurva ein far fra
stjerna S under ein okkultasjon. MM' =
manen, XX' = skjerm i posisjonen til obser-
vatgren, E = geometrisk skuggegrense, Pl og
P, = posisjonane pa skjermen for hovudmaksi-

mum ©og minimum,
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Eddington viste at resonnementet til MacMahon ville fgre
til ein diameter pa 0".008 for ei punktkjelde. Dette var ein
rein diffraksjonseffekt. Berre for stjerner med stgrre vinkel-
diameter ville ein slik observasjon gje eit fornuftig resultat.

Diffraksjonseffekten sette ein stoppar for den enkle model-
len til MacMahon, men ikkje for tanken om & nytte okkultasjons-
observasjonar til & bestemme vinkeldiameteren til stjerner.
Interessa vart no vekt for eit grundig studium av diffraksjons-

mgnsteret og korleis dette vert pdverka av ei utstrekt kjelde.

Ein forblgffande observasjon vart rapportert av M.A. Arnulf
(1936). I &ra 1931-33 var han pad Meudon-observatoriet og gjorde
da fleire forsgk pa & observere okkultasjonar og & registrere
dei pd ei roterande fotografisk plate. Han lukkast i & obser-
vere Regulus (aLeo) og registrerte eit diffraksjonsmgnster som
bestod av dei to fgrste maksima. Ut frd dette kom han fram til
ein vinkeldiameter for Regulus pd 0".0018 * 0".0003. Analyse-
metode som han nytta, er ukijend, si det er vanskeleg a vurdere nzr-
mare resultatet. Men i 1968 vart stjerna observert med inten-
sitetsinterferometer (Hanbury Brown, Davis & Allen - 1974), og
QEt gav ein vinkeldiameter pa 0".0013 * 0".0001, altsd svart

ner verdien til Arnulf.

Med 2.5 m teleskopet pd Mount Wilson-observatoriet gjorde
A.E. Whitford (1939) dei fg¢rste hurtigfotometriske okkultasjons-
observasjonane. Han brukte ei fotoelektrisk celle som saman
med ein forsterkar vart kopla til eit oscilloskop. Dette vart

sd filma. Katodestrdlen pa oscilloskopet gjekk berre i vertikal




- 24 =

retning, sé.filmrﬁrﬁla utgjorde tidskoordinaten. Den 6. sept.

1938 observerte han ein okkultasjon av B Cap under gode forhold.
Observasjonen (fig. 4.2 ) viste klare teikn til diffraksjons-
mgnster, og Whitford drog den slutning at ménen ikkje kunne ha
nokon nemneverdig atmosfzre. Sijglv ein faktor lD_4 tynnare

atmosfazre enn pd jorda ville ha gydelagt diffraksjonsmgnsteret.

B CAP

—— e v — —

P e s i

e e e R e B i e i .

:..-—-N-p"-—u—.- ot ot e ot

—~ i e A m‘_ p——
e -~ s iy a

1 1 1 1 1 1

0 .05 SEC

Fig, 4.2 Okkultasjonsobservasjon av f§ Cap i 1938.
Vi ser ein del av det spiralerande sporet
pa filmen. Tida aukar fr& venstre mot
hggre og nedanfra og oppover (Whitform -
1939).

Omlag samstundes som Whitford publiserte observasjonane
sine, viste J.D. Williams (1939) at vinkeldiameteren til ei
stjerne kunne bestemmast ut fra diffraksjonsmgnsteret. Og han
gav ei metode for analysen av dette. Metoda bygde pd tilnar-
minga at mdneranda er ein skarp, rett kant. Diffraksjonen om
maneranda kunne da handsamast som Fresneldiffraksjon om ein rett
kant. Den observerte kurva fra ei punktkjelde kan samanliknast

med diffraksjonsmgnsteret pa fig. 3.5. Fluksen i avstand
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w frad maneranda er

I(w) =3 I, {3+ c@wl?+ 3+ swi? (4-1)
der C(w) og S(w) er Fresnelintegrala (sj& pkt. 3.3). Williams
ville finne I(w) for smi, utstrekte kjelder av dimensjon Auw,

og integrerte fluksen over dette intervallet. PA den miten
kunne han konstruere kurver for ulike verdiar av Aw som s& kunne
samanliknast med observasjonar. Ved hjelp av kurvetilpassing
kunne han si bestemme vinkeldiameteren til stjerna. Sjglv om
metoda var mangelfull, m.a. korrigerte han ikkje for effekten

av ei endeleg bandbredde, vart dette eit viktig steg framover

for den vitskaplege verdien av ckkultasjonsobservasjonar.

I byrjinga av 1950-ara vart det gjort ein serie foto-
elektriske okkultasjonsobservasjonar av Antares i Pretoria
(Evans et al. - 1953) og i Cape Town (Cousins og Guelke - 1953).
Observasjonane gav Antares ein vinkeldiameter pad 0".041 # 0".001
(Evans - 1957). Resultatet var sterkt omdiskutert, og Royal
Astronomical Society stempla observasjonametoda som lite brukbar.
Diskusjonen gjekk i hovudsak pd Kkva effekt ei ujamn minerand
har pa diffraksjnnskurva og kva innverknad dette har pa resul-

tatet av analysen.

P4 1960-talet hadde kvaliteten p& det fotoelektriske ut-

styret betra seg vesentleg, og dermed ogsi observasjonskvali- |

teten. Moderne datateknikk bdde i innsamling av data og analysen

av dei gjorde det no mogeleg & observere okkultasjonar med liten
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arbeidsinnsats f@¢r og etter observasionen. Deﬁne type obsefva—
sjonar starta no bpp p& Lowell-observatoriet (Rakos - 1967) og
p& McDonald-observatoriet (Nather og Evans - 1970).

P4 McDonald-observatoriet har dette programmet gatt som ein
fast rutine. Dei har“tilhb observert rundt 2000 okkultasjonar
og bestemt vinkeldiameteren pa 12 stjerner. I dag er det eit
tjuetals observatorier som observerer okkultasjonar. Nokre har
det som fast rutine, og andre observerer berre spesielle okkulta-
sjonar av dobbelstjerner og raude kjempestjerner som har stor
vinkeldiameter. Tilsaman har gin no bestemt vinkeldiameteren
p& 35 stjerner (Barnes, Evans, Moffet - 1978) ut fr& okkulta-
sjonsmdlingar, og ca. 10% av alle observasjonane har vist seg a

vere nye dobbelstjerner (Evans - 1977a).

4.2 Fresneldiffraksjonen tilpassa okkultasjonskurva

N&r m&nen kryssar synslinja fr& ein observatgr til ei |
stjerne, kastar han ein skugge som gar med stor fart over jord- |
overflata. Kanten av skuggen er ikkje skarp, men er eit mgnster

av lyse og mgrke band, diffraksjonsmgnsteret.

J.D. Williams (1939) viste at diffraksjonen om méaneranda

kan samanliknast med den velkjende Fresneldiffraksjonen om ein

|
|
skarp, rett kant. Den observerte kurva kan di samenliknast med ]
|
teoretiske kurver som er avhengig av nokre f&a karakteristiske

storleikar. Desse kan varierast til vi oppnédr best mogeleg

tilpassing. Fig. 4.3 viser eit eksempel pé kurvetilpassing

av ein okkultasjonsobservasjon. En viktig parameter i denne til-
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passinga er den relative farta mdneranda har i retning stjerna,

sidan han avgjer abscisseskalen til kurva.

T T T T T T T ~r 1] 1
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Fig. 4.3 Okkultasjonsobservasjon av ei stjerne. Den
trekte linje representerer den teoretiske
kurva til ei punktforma stjerne. Denne gav
best tilpassing til observasjonen (Nather og
Evans - 1971).

For & kunne skalere dei teoretiske kurvene ser eg pa lik-

ning (3-15) som gjev

der r' og s' er avstandane observatgr/madnerand og madnerand/
stjerne, og § er vinkelen mellom synslinja frd observatgr til .
stjerne og normalen pd maneranda gjennom observatgren (sj& fig.

3.4). Denne likninga kan forenklast ein del for maneokkulta-
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sjonar did 1/s' = 0 og § = 0. Kallar eg avstanden mellom observa-

tgr og manerand for D, kan w skrivast som

) L)!’
eller
!5 v

w = 1 vert kalla den naturlege eininga, og for A = 5300 &, D =
8

3.8 * 10° m tilsvarar ei naturleg eining ca. 10 m.
Dei skalerte, teoretiske kurvene kan samenliknast direkte

med dei observerte.

Likning (4-2) er avhengig av b¢lgjelengda, sévein observa-
sjon som ikkje‘er monokromatisk ma korrigerast for effekten av
bandbredda.

I praksis er det vanleg & dele bandbredda inn i intervall
p& 100 A. Kvart intervall f&r tilordna ei karakteristisk bgplgje-
lengde som vert nytta i utrekninga av diffraksjonsﬁ¢nsteret;

Det endelege diffraksjonsmgnsteret vert di summen av alle desse
"monokromatiske" diffraksjonsmgnstera, vekta etter den samla

responsfunksjonen for systemet. Stor bandbredde fgrer til ut-

smgring av diffraksjonsm¢nsteret.
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Fig. 4.4 Teoretiske diffraksjonsmgnster. Kurvene
viser effekten av aukande optisk bandbredde
(Nather og Evans - 1971).

Verdien av w vil wvere ulik for to monokromatiske kjelder
Ay ©9 A,. Dette kan tolkast som at dei to kjeldene har ulike
avstander til méneranda. Ei summering av desse to kurvene som
er forskyvde i hgve til kvarandre, vil klart fgre til ei ut-

smgring av diffraksjonsmgnsteret.
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Som nemnd tidlegare kan diffraksjonsmgnsteret til ei monokro-
matisk punktkjelde beskrivast av likning (4-1). Men dersom
kjelda har ei endeleg utstrekning ma likninga korrigerast for
dette. Ei utstrekt kjelde fg¢rer til utsmgring av diffraksjons-
kurva. Effekten scm ei utstrekt kjelde har pa diffraksjonsmgnsteret er

direkte samanliknbar med bandbreddeeffekten.

RELATIV FLUKS

] A A L L L ek
o 10 20 30 40 50 [<4]

MILLISEKUND

Fig. 4.5 Teoretiske diffraksjonskurver viser effekten
av ei utstrekt kjelde (McGraw, Wells, Wiant -
1973).

Den mest openberre effekten av ei utstrekt kjelde, saman-
likna med ei punktkjelde, er reduserte amplituder pa kurva.
Men for store kjelder ser vi ogsa at maksima gir mot stgrre
verdiar av w.

Fra fig. 4.6 ser vi at hovudmaksimm ligg 1.22 naturlege

einingar fra okkultasjonspunktet, for stjerner med vinkeldiameter

mindre enn 0".007, men for stg¢grre stjerner aukar avstanden med

diameteren.
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Fig. 4.6 Avstanden til hovudmaksimum pd& kurva gjeven
i naturlege einingar, som funksjon av vinkel-
diameteren til stjerna (Rakos - 1967).
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Fig. 4.7 Den relative fluksen ved hovedmaksimum .
som funksjon av vinkeldiameteren til stjerna
(Rakos - 1967).

Sj¢lv om posisjonen til hovudmaksimum ikkje endrar seg for
stjerner mindre enn 0".007, sd viser fig. 4.7 at fluksen

ved maksimumet avtek sterkt fra& punktkjelde til kjelde med dia-

meter pa 0".007. For stgrre stjerner minkar fluksen ved
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maksimumet monotont med storleiken.
Dersom Vvi méler fluksen ved hovudmaksimum og avstanden
det har fra okkultasjonspunktet, kan vi seie noko om diameteren

til stjerna ut fri figurane 4.6 og 4.7.

Nidr vi i praksis skal korrigere punktkjeldemgnsteret for
ein vinkeldiameter, teﬁkjer vi oss stjerneskiva delt opp i
striper parallelle med maneranda. Kvar stripe vert erstatta av
ei punktkjelde med ein fluks 1lik den til stripa, og plas-
sert i ein avstand fra randa 1lik den midlare avétanden til
stripa. Det endelege diffraksjonsmgnsteret vert da summen av
mgnstera frd alle desse tenkte punktkjeldene (Rakos - 1967).
Sidan punktkjeldene har ulike avstandar til maneranda, vil kur-
vene ikkje samanfalle, og resultatet av summeringa vert_reduserte
amplituder, og forflytting'av maksima ndr diameteren vert stor
nok. |

Bdhme (1978) viser at vi mad dele stjerneskiva opp i eit
visst antal striper for at uéikkerheten i diameteren skal verte

mindre enn 10%. Dette antalet er avhengig av diameteren.

Tabell 4.1 Antal striper n som ei stjerne med vinkel-
diameter d m& delast i for at usikkerheten |

skal verte mindre enn 10%.

|
?
a" 0.030 0.020 0.015 0.010 < 0.005 }
\




Hw)

RELATIV FLUKS

Fig.

Fig.

4.8

4.9

Viser diffraksjonskurva til ei stjerne med
diameter 0".022 ndr denne er tilnarma med
n antal punktkjelder.

TR TN
\\\/’ Y.
Nl A7

N

Oppdelinga-av stjerneskiva i striper og

konsentriske sirklar for & kunne ta omsyn

til randformgrkinga (Morbey og Hutchings
- 1971).
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I ein slik modell kan vi ogs& ta omsyn til randfor-
mgrking ved a dele stjernéskiva opp 1 konsentriske sirklar av
ulik flatelysstyrke i tillegg til dei parallelle stripene. Fig.

4,9 viser ein slik modell. -

Nar vi skal rekne ut diffraksjonsmgnsteret til ei dobbel-
stjerné, summerer vi mgnsteret til to punktkjelder. Desse to
diffraksjonskurvene er forskyvde i hgve til kvarandre tilsvar-
ande den projiserte avstanden mellom komponentane inn p& mane-
randa. Har dei to stjernene wulik f£fluks, m& diffraksjons-
mgnstera vektast 1 hgve til fluksen nar dei skal summerast.
Er avstanden stor, far vi to dtskilde diffraksjonsmgnster som pé&

fig. 4.10.
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Fig. 4.10 Klart separerte diffraksjonsmgnster viser
at dette er ei dobbelstjerne (Nather og
Evans - 1971).

Nar avstanden mellom komponentane er liten, far vi ikkje

lenger to atskilde mgnster, og summen av dei to kan resultere
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kurve. Eit eksempel pa& dette er observasjonen
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Okkultasjonskurva av Atlas viser eit
unormalt-diffraksjonsm¢nstef med andre-
maksimum stgrre enn f@grste (Nather og
Evans - 1971).

Figur 4.12 viser at den observerte okkultasjonskurva pa fig.

4.11 kan tolkast som summen av diffraksjonskurvene til to punkt-

kjelder som har ein projisert avstand seg i mellom pa 0".0061.

Fig.

4.12
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Det unormale mgnsteret pd fig. 4.11 opp-
lgyst til summen av to punktkjeldemgnster

med ein vektorseparasjon pa& 0".0061
(Nather og Evans - 1971).
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Observasjonen av B Sco (fig. 4.13) viser styrken til denne

observasjonsteknikken. Under gode forhold gjev han ei wvinkel-

opplgysing som ikkje kan samanliknast med nokon eksisterande

teknikk.

Fig. 4.13
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Denne perfekte okkultasjonskurva er
observert av W. van Citter pa McDonald
observatoriet. Analysen viser at stjerna
er dobbel med ein vinkelseparasjon pa
berre 0".0006 (Evans - 1977b).

4.3 Faktorar som kan forvrengje diffraksjonskurva

Eg vil no sjd narmare pa tilnarminga av okkultasjonen med

Fresneldiffraksjon om ein rett kant, og spesielt undersgkje kva

effekter som ma korrigerast for.

Det observerte diffraksjonsmgnsteret avvik frd det teore-

tiske Fresnelmgnsteret pad grunn av interferenseffekter. Desse

kan ha si arsak i observasjonsutstyret, atmosfara og maneranda.
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Nokre av effektane kan vi korrigere for medan andre kan fgre

til at observasjonen md forkastast.

Utstyret:

— N
© o
1

16 |-

GRADEN AV FORVRENGJING

3

' 2 3 4 5 6 7
TELESKOPDIAMETER (m)

Fig. 4.14 = Graden av forvrenging av diffraksjons-
kurva som funksjon av teleskopdiameteren
(Morbey - 1974).

Forvrengingsparameteren pa fig. 4.14 er definert av Morbey
(1974) slik at forvrenginga avtek med veksande verdi. Fér
store teleskop vil den eine kanten av spegelen sja okkultasjonen
nokre millisekund fgr den motsette kanten. Dette vil fgre til
el utsmgring av diffraksjonsmgnsteret, forvrenging, som den
observerte kurva ma korrigerast for. Men eit stort teleskop
gjev eit betre signal til stgy hgve enn eit lite, sa korrigerer
vi for forvrenginga, vil vi vinne pd & bruke eit stort teleskop

(Ridgway et al. - 1979).
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Fig. 4.15 Graden av forvrenging av diffraksjons-
kurva som funksjon av den optiske band-
bredda (Morbey - 1974).

A observere med ei bandbredde pd 1000 A gjev same graden
av forvrenging som nar vi observerer med eit 3 m teleskop (fig.
4.15). Dette tilsvarar ogsa effekten av ei utstrekt kjelde pi

rundt 0".0015.

Atmosfera: Forvrenginga av diffraksjonsmgnsteret nar lyset
gar gjennom atmosf@zra kan skuldast anten scintillasjon eller
seeing.

Scintillasjonen (sja 8.4 for grundigare handsaming) inter-
fererer direkte med okkultasjonskurva sidan han har ei til-
svarande effektkurve (eng.: power spectrum) som okkultasjons-
signalet. Forvrengingsgraden kan definerast som hgvet mellom
hovudmaksimumet og scintillasjonsamplituda. Knoechel og Heide
(1978) har vist at scintillasjon kan fgre til stor usikkerhet i

diametermédlingar medan andre (Ridgway et al. - 1979) har hevda
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at scintillasjonen i hovudsak er for lavfrekvent til at han har
nokon sarleg effekt. Denne tankegangen var ogsa arsak til at
ein inntil 1978 ikkje hadde gjort nokon freistnad pd & korrigere
for scintillasjonen. Knoechel og Heide (1978) wviser at dei kan
korrigere effektivt for scintillasjonen dersom dei gjer ei auto-
korrelasjonsanalyse av han rett f¢r okkultasjonen, og si bruker
denne analysen til & korrigere observasjonen med.

Denne metoda har no vorte adoptert av fleire grupper, og
ma sjdast pa som eit vesentleg framsteg i reduksjonen av mile-
usikkerheten.

Seeing arter seg som ei vandring av stjerna og/eller ut-
smgring av ho til ei skive, seeing-skiva. Dersom ikkje felt-
blendaren er stor nok til at han rommer heile seeing-skiva,
eller vandringa av stjerna, wvil vi f& store variasjoner i den
médlte fluksen. Og dermed ogséd forvrenging av diffraksjons-
kurva som forutset ein konstant £fluks utanfor diffraksjons-
omradet. Heile diffraksjonskurva vert normert ut fri dette
konstante nivaet. Dersom feltblendaren er stor nok, har ikkije

seeingen nokon praktisk innverknad pd kurva (Young - 1971b).

Maneranda: Eit tema som har vore mykje diskutert i samband med

okkultasjonsobservasjonar er tiln®rminga av ma@neranda med ein
rett kant. Og spgrsmialet har vore kva effekt ei ujamn rand har
péd diffraksjonskurva. Vi kan dele problemet i to ved & sjd pa
ei ujamn mineoverflate langs syﬁslinja og normalt pad ho. I det
fgrste tilfellet kan vi tilnerme randa med ei serie rette kantar

i ulike avstandar D fra observatgren (Murdin - 1971). Sjglv

med ein AD pd 10 km mellom kantane fgrer det til ei forvrenging




- 40 -

som utgjer Eerre nokon mikrosekund for okkultasjonstidspunktet,
og er difor neglisjerbart.

I det andre tilfellet ser vi normalt pad den ujamne mane-
randa, og spgrsmialet er kor stor del av randa som kan vere
ujamn f¢r vi far forvrenging av diffraksjonskurva.

Diffraksjons- og interferenseffekter kan berre opptre med
koherent eller delvis koherent lys. Graden av koherens i lyset
fri ei utstrekt kjelde med radius ¢, avtek med avstanden fra
synslinja og er null for ein avstand pa 0.61 A/¢. For ¢ =
0".001 og A = 5000 A tilsvarar dette ca. 60 m. Det er altsd
ein relativt stor del av randa som kan paverke mgnsteret. Men
i praksis vert dette redusert til ca. 40 m pa grunn av ei ende-
leg optisk bandbredde som slgkkjer ut dei finaste diffraksjons-
banda. Ei ujamn rand pd stg¢grre avstand enn 40 m frad okkulta-
sjonspunktet vil ha lita eller inga innverknad pa diffraksjons-
mgnsteret.

Nar denne skalaen er slitt fast, md vi undersg¢kje kor store
avvik vi kan ha frd den jamne randa f¢r det forvrengjer kurva,

og korleis det gjev seg utslag pa kurva.

Diercks og Hunger (1952) var mellom dei fgrste som rekna

pd kva effekt hggder og s¢kk pa maneranda hadde pa diffrak-

sjonskurva. Dei pédpeikte at ei ujamn manerand kan forvrengje
okkultasjonskurva til ei form som er samanliknbar med kurva fra
ei utstrekt kjelde. Ein slik observasjon kan difor vere arsak
til feil informasjon om stjerna.

Problemet er difor korleis vi i eit gitt tilfelle kan

skilje mellom randeffekt og reelle avvik fri ei punktforma kijelde.
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Fig. 4.16 Likskapen mellom okkultasjonskurva for
ei dobbelstjerne og effekten av ei mé&ne-
rand med ei h@ggde pa. -Dimeﬁsjonane er

gjeven i naturlege einingar (Evans - 1970).

At sjglv dei underlegaste kurver fr& ei dobbelstjerne ogs& kan
skapast av randeffekter, viser fig. 4.16. Vi kan difor vanske-
leg seie noko om randeffekten ut fré& forma pa kurva. Kurva til
ei dobbelstjefne er summen av kurvene til to punktkjelder i
ulik avstand fra randa. Den kurva pé'fig. 4.16 som represen-
terer randeffekten er ogsd samansett av to kurver, ei fra den
generelle randa og ei frd den opphggde delen av randa. Hggde-
skilnaden mellom dei to rendene tilsvarar "avstanden" mellom
dei to kurvene.

Svaret pd spgrsmidlet om kor store desse "humpane" p& mine-
randa ma vere fgr dei vert kritisk for kurva, har variert opp

igjennom tida. Etter observasjonen av Antares (Evans et al. -

1953) vart det svart toppar pd 40 m, no er svaret heller dimen-




sjonar samanliknbare med 1. Fresnelsona eller ca; 10 m. Stegrre
dimensjonar kan ofte tilnzrmast med ei lokal rand som har ei
viss helling. Hellingsvinkelen kan bestemmast ut fra kurva
(Evans - 1973).

Bileta fra Apollo og Lunar Orbiter viser ei ganske jamn
manerand, dvs. sméd hellingar og smi hggder og sgkk. Sett fra
jorda vert mé&neranda enda jamnare pd grunn av stor avstand og

tangentiell synslinje.

Effekten som ei ujamn rand kan ha pd tidspunktet for
okkultasjonen, har vore analysert av mange (m.a. Evans - 1970,
Sowers - 1974).

Med okkultasjonstidspunktet meiner vi til vanleg tidspunk-

tet nér fluksen av stjerna er redusert til 25%.

RELATIV FLUKS

Fig. 4.17 Tilpassing av ei standardkurve til ei
okkultasjonskurve som er forvrengt av
ein topp 0.6 w hgg og 1.2 w brei (BEvans
- 1970).

Som fig. 4.17 viser kan det vere vanskeleg & fi ei god

tilpassing med ei standardkurve over heile okkultasjonskurva.
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Forlengingé av den monotone delen av kurva pa figuren fgrer til
at 25%-passasjen avvik med 1.3 w eller ca. 13 ms for dei to
kurvene.

Vi m& d& vurdere nazrmare definisjonen av okkultasjons-
punktet. Ein alternativ definisjon er det tidspunktet d& den
astrometriske posisjonen til stjerna fell saman med maneranda,
midla over ca. 20 m langs randa (Evans - 1970). Utrekningar
har vist at tidspunktet for 25%-nivdet knapt endrar seg fgr
avviket pd randa tilsvarar omlag dei tjue meterane.

Nar den observerte kurva er som pad fig. 4.17 kan vi be-
stemme tidspunktet p&d to matar. Dersom dei to fgrste maksima
er synlege, sa kan vi bruke at hovudmaks;mum ligg nesten midt
mellom det andre maksimum og okkultasjonspunktet. Tilnzrminga
gjev ein feil pd ca. 0.12 w eller rundt 1 ms i dei fleste til-
felle. Dersom vi fidr god tilpassing mellom standardkurva og
den oscillerande delen av observasjonskurva, kan vi definere
okkultasjonstidspunktet som middelverdien av tidspunkta for
25%-passasjane til den observerte- og standardkurva. I dei
aller fleste tilfella er feilen mindre enn 3 ms med ein slik

framgangsmate.

Eg har tidlegare nemnd at det kan vere stor likskap mellom
ei dobbelstjernekurve og ei punktkjeldekurve forvrengt av mane-
randa. Med eit mogeleg unntak for dei aller stgrste stjerne-
diametrane gjeld ogsa dette for kurver ffé utstrekte kjelder.

Analysen av kurvene byggjer pa ein skala i naturlege ein-

ingar. Diameter, avstand mellom dobbelstjerner og storleiken

pa avvika frd ei jamn rand vert alle uttrykt i naturlege einingar,
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og er difor avhengig av bglgjelengda. Observerer vi samstundes
p& to ulike bglgjelengder (fargar) vil dei nemnde storleikane,

og dermed ogsd kurvene, vere ulike for dei to fargane.
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Fig. 4.18 Tilsvarar fig. 4.16, men transformert
til stgrre bglgjelengde (Evans - 1970).

Samanliknar vi fig. 4.18 med fig. 4.16 ser vi at avstanden
mellom dobbelstjernekomponentane og dimensjonen av "toppen"
har endra seg. Ei dobbelstjerne inneber berre ein.avstand nor-
malt pd midneranda, medan ein topp ogsé haf ein storleik langs
randa. Ei kurve som er forvrengt av ein slik "topp" vil difor
endre Seg merkbarﬁ, samaniikna med ei dobbelstjerne, nar vi
observerer pd ei anna bglgjelengde.

Dersom vi skal vere sikker p& at stjerna er dobbel ut fra
ein observasjon, bgr det vere ein to-farge observasjon. Dei to
okkultasjonskurvene mé sa analyserast kvar for seg og okkulta-

sjonstidspunkta for komponentane m& stemme overeins innanfor
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2-3 ms. For diametermdlingar er def eit ngdvendig vilkér at

diameteren, i naturlege einingar, endrar seg med A—%.

Det er altsd klart at ei ujamn manerand kan redusere kvali-
teten av ein okkultasjonsobservasjon. I verste fall kan det
resultere i misvisande informasjon om stjerna. Det er d& eit.
vesentleg spgrsmal kor ofte vi har slike randforvrengingar av
diffraksjonskurva. Problemet er berre & kunne plukke ut alle
slike kurver. Dersom hovudmaksimum pé: ei stoyfri okkultasjons-
kurve ligg over 137%-nivéet, s& er det eit sikkert teikn pé
randeffekt. Andre faktorar som diameter, dobbelstjerne, tele-
skop etc. kan berre fgre til reduksjon av hovudmaksimum.
Dessverre er berre f& observasjonar tilnzrma stgyfrie, og stgy
kan gje ein verdi pé& hovudmaksimum som er stgrre enn 137%-
nivédet. Eit anna teikn pa& randeffekt er ei forlenging av den

monotone delen av kurva (fig. 4.17).
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Fig. 4.19 Forvrenging av diffraksjonskurva p& grunn
av ujamn manerand. Legg merke til at
hovudmaksimum er over 137%-nivdet og at
den monotone delen er forlenga. Saman-
likn med fig. 4.17 (Africano et al. - 1975).




- 46 -

Evans (1971) hevdar at maksimait 6% av observasjonane er
forvrengt av ei ujamn rand. Fig. 4.19 viser det fgrste klare
tilfellet av dette observert péd McDonald observatoriet.

Det inntraff etter 570 observasjonar.

Det neste klare tilfellet av forvrenging pa grunn av ujamn
ménerand var observasjon nummer 1349 p& same observatoriet,
vist pa fig. 4.20. Observasjonen vart gjort.samtidig i to fargar
og demonstrerer verdien av slike obéervasjonar. Vi ser tydeleg

at forvrenginga er ulik for dei to fargane.

.
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Fig. 4.20 Viser det karakteristiske teiknet pa& rand-
effekt ved at hovudmaksimum ligg over 137%-
nivaet. Merk mangel pd& samsvar mellom den
blad kanalen (a) og den raude (b) (Africano

et al. - 1977).




Utfr& det store talet p& observasjonar som vi har idag,
og dei fa observasjonane som viser forvrenging pa grunn av ei
ujamn madnerand, kan vi seie at dette ikkje representerer noko
stort problem. Dersom observasjonane vert gjort samstundes i
to fargar, er det liten grunn til & trekkje i tvil resultat som

diametrar av stjerner og avstander mellom dobbelstjerner.

4,4 Vurdering av observasjonsmetoda

Vi kjenner-idag til tre metoder, i tillegg til okkultasjons-
observasjonar, som direkte kan gje vinkeldiaméteren til stjerner.
Dei tre metodane er Michelsons interferometer, intensitets-
interferometer og "speckle" interferometer.

Michelson interferometeret bestdr av to speglar festa til

ein bom. Avstanden mellom dei kan varierast. Dei

to speglane "ser" den same stjerna, og lyset frad dei vert samla
i eit fokus, der dei to bileta interfererer med kvarandre. NA&r
vi varierer avstanden mellom speglane,lendrar interferensmgnste-
ret seg og ogsd "visibiliteten" av det. Vinkeldiameteren kan

reknasf ut nar vi kjenner avstanden som slgkkjer ut (visibilitet

= 0)_interferensm¢nsteret. Dette instrumentet har vore brukt

til & bestemme vinkeldiameteren pd sju stjerner, men usikker-

" heten i madlingane er stor, 10-20% (Hanbury Brown - 1968), og

dei tekniske vanskane enorme.

Intensitetsinterferometeret avvik sterkt fr& Michelson

interferometeret. Lyset fréd stjerna treff to speglar som har

ein viss avstand seg imellom, og som har kvar sin detektor.
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Det elektriske signalet fré begge detektorane gar s& til ein
korrelator. Han méler korrelasjonen mellom dei to signala som
funksijon av avstanden mellom speglane, og utifra det kan vinkel-
diameteren til stjerna bestemmast. Interferometeret i Narrabri,
Australia, kan variere avstanden mellom speglane innanfor

10-188 m og er mykje'enklare teknisk enn Michelson interfero-
meteret. Instrumenfet kan i hovudsak berre observere stjerner
tidlegare enn spektralklasse F, og sterkare enn 3. magnitude.

I 1974 var vinkeldiameteren til 32 stjerner bestemt med dette
instrumentet, og usikkerheten i malingane varv2—10% (Hanbury
Brown et al. - 1974). »

"Speckle" interferometri bygg pa& tanken at diffraksjons-

skiva (seeingen) til stjerna inneheld informasjon om vinkel-
diameteren, dersom han er stgrre enn den sékalla Dawes grensa.
Denne tilsvarar 5"/d der 4 er teleskopdiameteren i tommar, og
set grensa for 5 m-teleskopet til 0".025. Observasjonen gar
ut péd a registrere diffraksjonsmgnsteret med stor tidsopplgy-
sing og sa summere Opp deésé "enkeltbileta" s& ein far eit godt
signal/stg¢y hgve. Hittil har denne metoda berre vorte brukt
pa sterke stjerner, og usikkerheten i mdlingane er ca. 10%.
En styrke ved metoda er at ho gjev randformgrkinga direkte
utfrd analysen. Dette er ein parameter som vi mé velje fgr
analysen bade for intensitetsinterferometri og okkultasjons-

observasjonar (Evans et al. = 1979).

Inntil 1978 var vinkeldiameteren til 37 stjerner bestemt

med ei ngyaktighet pd 2 - 20% utfra analyse av okkultasjons-
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observasjonar. Den stgrste avgrensinga for desse obsérvasjonaﬁe
er at ein ikkje kan velgje milestjerna sijglv, men m& ngye seg
med dei som vert okkultert av méanen. Samanlikna med dei andre
metodene krev denne lite komplisert utstyr og kan nyttast pa

smé& teleskop. For seine spektralklasser kan vinkeldiameteren

bestemmast p& stjerner ned til 6.-7. magnitude.

Tabell 4.2 Samanlikning av vinkeldiametrar (milli-
bogesekund) malt med ulike metoder (Barnes,
Evans, Moffet - 1978).

HR Stjerne | Michelson | Okkulta- | Intensitet | Speckle interfercmetri**
Inter- sjonar Inter-
ferom. feraom. I IT IIT
1457 o Tau 22t4’ 23+4%* 22+1
2061 o Ori 47+5 59+1 68+5 | 5842
2286 U Gem 13.9+0.3 1742
5340 o Boo 2214 261 24+3 | 27+10 | 203
6134 o Sco 45+4 45+1 47+4 48+2
6406 o Her 3445 : 4742 35+2 | 34%1
8775 | B Peg 2445 214 18+2

* 1TIkkje med i tabellen til Barnes et al. Observasjon av Brown
et al. (1979). :
** Tre ulike versjonar av same teknikken.

Direkte vinkeldiametermdlingar kan gje den effektive tempe-
raturen til stjerna nér vi kjenner den bolometriske korreksjonen,
og saleis vere ein sterk test pd atmosferemodellar. Kjenner vi
parallaksen, kan vi bestemme den lineare diameteren og dermed

ogsé luminositeten til stjerna. Vi kan d& teikne stjerna inn p&
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Hertzsprung-Russel diagrammet som eit embirisk puﬂkt. Kjenner
vi ogsa massen til stjerna, vert dette ein fullstendig empirisk
test pad ulike stjerneutviklingsmodellar.

Men for at ein Vinkeldiameter skal ha sarleg verdi i denne
samanhengen m& usikkerheten ikkje vere stgrre enn 3-6% (Ridgway
et al. - 1977). Dette kravet er heilt p& grensa av det som har
vore mogeleg til no. Eksempelvis sia er det beste estimatet av
den effektive temperaturen til Arcturus (o Boo) iﬁﬁiﬁ fra vinkel-
diametermdlingar, men fré modeilanalyse.

Dei observerte vinkeldiameterane har kanskije fatt sin
stgprste verdi som grunnlag for den empiriske Barnes-Evans rela-
sjonen (Barnes et al. - 1978). Denne definerer ein overflate-

lysstyrke -parameter- (eng.:surface brightness):: -

Fv = log Teff + 0.1 C = 4.2207 - 0.1 Vo - 0.5 log ¢

der Teff = effektiv temperatur, C = bolometrisk korreksjon, Vo =

apparent visuell magnitude korrigert for ekstinksjon og ¢ =

vinkeldiameter i millibdgesékund. Det viser seg at vi har ein
enkel relasjon mellom FV og fargeindeksen (V—R)o, slik at vi no
kan finne vinkeldiameteren til ei stjerne utfrd& mdling av V-
magnituda og V-R. Relasjonen gjeld for alle luminositetsklasser
og har vore brukt tii mellom anna & bestemme vinkeldiameteren

til Cepheider som funksjon av fasen, og diameteren til kvite

dvergar (Evans et al. - 1979).
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Okkultasjonsteknikkenver suvereh i opplgysing av dobbel-
stjerner (sja fig. 4.13), og til & bestemme den relative lys-
styrken p& komponentane. Observerer vi i to fargar, far vi
ogséd informasjon om spektraltypene til dei to komponentane.

Den observerte avstanden mellom komponentane er den projiserte
avstanden inn pa maneranda. Posisjonsvinkelen til okkultasjons-

punktet pa mdneranda, eventuelt korrigert for lokal helling

(sja kap. 7), gjev retninga til den observerte avstandsvektoren.

Det trengst sédleis minst to observasjonar med ulik posisjons-

vinkel for & kunne bestemme sann avstand mellom komponentane.




KAP. V OBSERVASJONSUTSTYR OG OBSERVASJONSPROSEDYRE

Innleiing

Ein okkultasjonsobservasjon'krev utstyr som.muliggjer data-
innsamling kvart millisekund. I tillegg er det ogsd Ynskjeleg
& vite absolutt tid for observasjonen pd narmaste millisekund.
Utstyret i Skibotn, som er vist pa fig. 5.1, oppfyller
desse krava, og har i tillegg ein magnetbandstasjon som gjer
det lett & ta hand om datamengda.

Med unntak av fotometeret og ein brytar som stopper obser-

vasjonsprogrammet, er alt utstyret samla i operasjonsromet i 1.

etasjen pé& observatoriebygget.
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5.1 Teleskopet

"Teleskopet er levert av firmaet Lorenz Scientific Ltd.,
Toronto, Canada. Det er montert under ein roterande kuppel med

diameter p4 6 m og ei spaltbredde pa 1.75 m.

‘Tabell 5.1 Data p& teleskopet i Skibotn.

Optisk system

Ritchey~-Cretien

Hovudspegel 508 mm
Sekunderspegel 250 mm
Brennvidde (Cassegrain) 5000 mm

Fokusering Elektrisk m/tre motorar
Kollimering Elektrisk m/tre motorar

timevinkel 500 mm diameter
Snekkehjul { ,

deklinasjon 375 mm diameter
Drivverk Ein stegmotor pr. akse
Fglgjeteleskop 105 mm F/15 refraktor
Sgkjarteleskop Unitron 10 x 40 mm refraktor
Montering

Asymmetrisk, einarma gaffel-

montering

Fglgje- og spkjarteleskopet gjev felt pd 50' og 50, og

okularet i fglgjeteleskopet har tradkors med regulerbart lys.

Teleskopet hadde ein tildels plagsom slark pé ca. %

1.0

deklinasjon. Eksentrisitet pd snekkehjulet pa& polaksen og

i

mangelfull oppjustering av tannhjula gjorde at teleskopet ikkje
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Fig. 5.2 Snitt gjennom teleskopet viser lysgangen.




kunne kgyrast hurtig i timevinkel. Teleskopet vert driven av

ein stegmotor om kvar akse. Eit steg (eng.: step) p& motoren
tilsvarar ca. 15" i timevinkel. For & oppnd ei jamn rgrsle
under fglging skal kvart steg delast i 64 smasteg. Dette md
gjerast ved & variere straumen til motoren pa ein kontrollert
og stabil mdte. Det synte seg snart at dette ikkje fungerte
tilfredsstillande. Under fglging hadde teleskopet ei svingande
rgrsle p& 8-10", noko som tyder pa at kvart steg perre vart
delt i to mindre steg. Den midlare fglginga til teleskopet var

bra, med ei avdrift pa ca. 1"/mm.

Teleskopet har elektrisk fokusering, Tre motorar driv
kvar sin skrue‘som sekundérspegelen gar langs; Under fokusering
skal motorane g& likt og drive spegelen inn eller ut, parallelt
med den optiske aksen. I praksis gjorde dei ikkje det, og vi
miste d& kollimeringa.

For kollimering kan dei tre motorane kgyrast individuelt.

Teleskopet har to lysskjermar (eng.: baffle) som skal sten-
gje for fotonar fra himmelen utanfor maleomréddet. Den eine er
plassert rundt sekunderspegelen parallelt med den optiske aksen,
og den andre i Cassegrain-holet i primerspegelen. Mellom den
fgrste lysskjermen og sekundarspegelen er der ei opning, og
denne er med i synsfeltet til den bakerste lysskjermen. Tele-
skopet er altsa ikke lysskjerma.

Provisoriske skjermar vart laga av svart papp og montert

pd, men dei er ikke fullgode under okkultasjonsobservasjonar.
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Pé grunn aviménen sin store fluks slepp det igjennom desse
skjermane s& mange fotonar at dei utgjer ein merkbar del av
signalet.

P& slutten av sesongen vart det gjort visse endringar av

lysskjermen rundt sekundarspegelen (sjd 8.2).

5.2 Fotometeret

Med fotometeret meiner eg her fotometerhuset, fotomultipli-
katoren, filtera og den tilhgyrande elektronikken. Fotometeret

er plassert i Cassegrain-fokus det biletskalaen er 40" /mm.

Fotometerhuset: Fotometeret er bygd av firmaet Astron Associates

i Austin, Texas, og er ein kopi av eit fotometer p& McDonald
observatoriet. Det har to kanalar med hgve til x-y forskyving
av kanal 2 relativt kanal 1. Under okkultasjonsobservasjonane
vart berre kanal 1 brukt d&a kanal 2 ikkje var operasjonsklar
sesongen 1978-79. Eg kjem difor berre til & beskrive dei delané
av fotometeret som fgrer fram til kanal 1.

Nar vi skal stille teleskopét pad mdleobjektet, plasserer
vi ein stor spegel inn i strédlegangen. Han kastar lyset ut til
eit stort okular. Spegelen kan fgrast sidelengs, s& nar vi
observerer, slepp vi lyset gjennom eit hol i spegelen og ned til
feltblendaren, filteret, Fabry-linsa og fotomuitiplikatoren i
kanal 1.

For & kunne plassere stjerna i feltblendaren har fotometeret
to okular. Det fgrste er eit 50 mm okular med ei brennvidde pa

80 mm. Feltet i okularet er 17'.5, og okularet har tradkors med
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FELTBLENDARAR
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FILTERBOKS
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——— FOTOMULTIPLIKATOR
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Fig. 5.3 Prinsippskisse av to kanals fotometeret.
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lys. Okularet kan forskyvast i x-y retninga og kén difor sen-
trerast pd ei ny stjerne ner médlestjerna. Dermed kan vi kon-
trollere fglginga til teleskopet under observasjonen. Dette
vil ha stor verdi for‘observasjonar av "reappearance" okkulta-
sjonar.

P& grunn av holet i skrdspegelen m& kontrollstjerna liggje
minst 14' frd mdlestjerna, og maksimal avstand er 32'.

Nar vi har sentrert mélestjerna i det store okularet, fgrer
vi skréspegelen i mileposisjon, og lyset treff feltblendaren.

Feltblendarane sit pa eit hjul, og vi kan velje mellom
blendarar p& 5', 40", 24", 20", 16" og 12". Det er mogeleg a
lyse opp kanten av feltblendaren.med ei lysdiode for a letté
sentreringa av objektet.

Det andre okularet er eit 20 mm Ramsden. Dette sit pa eit
périskop som kan senkast ned i lysgangen bak feltblendaren.

Dermed kan vi kontrollere sentreringa av stjerna i blendaren.

Nar vi har sentrert stjerna i maleblendaren, trekkjer vi

okularet ut av strdlegangen, og lyset gé&r til filteret.

Filterhjulet har plass til seks filter. Under observa-
sjonane mine var ein filterposisjon tom, dei andre inneheldt
U, B, V, y og BG 12. U, B, V er filtera i Johnson-systemet, og

y er eit Stromgren-filter. Filterdiameteren er 25 mm.

Fotomultiplikatoren: Alle observasjonane vart gjort med ein

50 mm endevindauge fotomultiplikator av typen RCA 8850 QUANTACON.
Denne er spesielt veleigna til fotonteljing pd grunn av hgg

kvanteeffektivitet. Fgrste dynoda er av galliumfosfat (GaP),

noko som gjev eit svert hggt antal sekundaremisjonar og dermed
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god pulshggde opplgysing. Multiplikatoren er ein linear,

elektrostatisk fokusert type med 12 etasjer.

INNFALLANDE

STRALING
f{f; é - SEMITRANSPARENT
—_ /~ FOTOKATODE
(«’lb"t -~\;‘i
( \\ \ // “]
N/
FOKUSERANDE /
— TYPISKE
\
S AMANKOB, A HENT 7 FOTOELEKTRONBANER
INTERNT) }j v/ li ,
FOKUSERANDE RING /l I, [l " '

(INTERNT KOPLA TIL

" l} .
FOTOKATODEPOTENSIALET) Ve ;ﬁ
SKJERM N| (

1-12: DYNODER 14: FOKUSERANDE ELEKTRODE
13: ANODE 15: FOTOKATODE

Fig. 5.4 Snitt gjennom ein fotomultiplikator av

typen RCA 8850. (Fig. fra manualen til

totomultiplikatoren.)
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Tabell 5.2 Karakteristiske data for fotomultiplika-

toren RCA 8850.

Katodediameter (minimum)
Katodetype
1. dynode
Dynodemateriale {
2.-12., dynode
Kvanteeffektivitet

Anodepuls stigetid
(eng.: rise time)

Elektron kryssetid
(eng.: transit time)

Maksimum spenning
Arbeidsspenning

Anode fglsomhet

katode fglsomhet
Forsterking (eng.: gain)

Mgrkestraumpulsar

46 mm
Bialkalisk (KCsSb)

GaP

BeO

31% (A = 3850 &)

2.1 - 1072 s (3000 V)
3.1 - 1072 s (3000 V)
3000 V
1500 V

7.1 - 102 A/W (A = 3850 &)
0.097 A/W (A = 3850 A&)
7.3 - 10°

150/s (2500 V)
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Fig. 5.5 Fgplsomhetskurva for RCA 8850. (Fra

manualen til fotomultiplikatoren.)

Som kurva pa fig. 5.5 viser er fotomultiplikatoren sveart

blédfglsom. For A = 5500 A er fglsomheten sunken til 50%.

Av dei 12 observasjonane eg gjorde vart 4 observert med

y-filteret, for dei andre brukte eg V-filteret. Desse to filtera

---.---_-----‘
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~ kombinert med fotomultiplikatoren gjev fglsomhetskurver med
maksimum rundt 5500 A.

Transmisjonsprofilane for filtera pa fig. 5.6 og 5.7 vart
malt ved sesongslutt i Tromsg med ein Jarell Ash fotoelektrisk
scanner.

Fglsomhetskurva for RCAB850 er fra fig. 5.5. Dei kombinerte

f¢lsomhetskurvene er produktet av filterkurve og fotomultiplikator-

kurve.
80
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¥ —
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—_ —
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o =
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O w
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S 4w : -
2 ' =
< =
o8 A
m
=10 <
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| |
5200 5400 5600 5800

BOLGJELENGDE (A)

Fig. 5.6 Fglsomhetskurvene for y—-filteret og
kombinasjonen RCA 8850 + y. Halv-
verdibreidda for systemet er 230 A,
og sentralbglgjelengda* er As = 5515 A.
Kvanteeffektiviteten er 6.5% for

A = lc'

*) Med sentralbglgjelengda meiner eg midtpunktet for halvverdi-
bredda
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Fig. 5.7 Fgplsomhetskurvene for V-filteret (OG 515)
og kombinasjonen RCA 8850 + V. Halvverdi-
breidda for systemet er 660 A, sentral-
bgplgjelengda er Ac = 5430 A, og kvante-

effektiviteten er 8% for A = AC.

Elektronikk: Hggspenningskjelda fré& Power Designs Inc., Cali-

fornia, er montert fast pa fotometerhuset. Spenninga kan vari-
erast mellom 0 og 3000 V. Under observasjonane var spenninga

1500 V.

Forforsterkaren/diskriminatoren som vart brukt, er modell
1120 Princeton Applied Research. Denne er ogsd montert pa foto-
meteret. Forforsterkaren har ei dgdtid péd 30 ns og ei minimum
forsterking p& 2300. Det dynamiske omrddet for inng&ande pulsar
er typisk mellom 5-500 uV, men det nedre diskriminatornivaet

kan justerast. Deili utgaande pulsane vert forma til gauss pulsar.
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Dermed far vi ein sterk, smal puls som breier seg lite under

kabeloverfgringa ned til pulsteljaren.

ov
-05YVY

1.5V

Fig. 5.8 Typisk puls ut fra forforsterkaren/
diskriminatoren.

5.3 Dataregistrering og lagring

Eit fotoelektron frad katoda resulterer i ein puls ut fré&
forforsterkaren. Denne gdr via ein signalkabel p& 15 m ned til
operasjonsromet. Der vert pulsen registrert av ein 16 bits
teljar i eit grensesnitt. Dette er ei kopling mellom datamaskina
og ytre einingar som f.éks. fotometeret. Grensesnittet er ogsa
kopla til ei klokke som leverer to signal, eit pd& 1 kHz og eit
pé& 1 Hz. 1 kHz-signalet fungerer som eit eksternt avbrytsignal
(eng.: interrupt signal) til datamaskina, og vert brukt til &

dirigere gangen i observasjonsprogrammet.

Klokka: I tillegg til dei to signala pd 1 Hz og 1 kHz som klokka

leverer til grensesnittet, viser ho ogsd@ UT (Universal Time).

Klokka er bygd pé& elektronikklaboratoriet p& Nordlysobservatoriet
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og vert driven av ein Rubidium-standard fr& Rohde & Schwarz.
Han driv ogsé& ein mottakar for Loran C signal, modell 2004
Austron Inc., Texas.

For at mottakaren skal finne det rette signalet, md han ha
eit referansesignal som ligg n®r opp til dette. Rubidium-
standarden leverer dette referansesignalet og driv saleis mot-
takaren. Loran C signalet som vert brukt, kjem fra stasjonen
iBpg i Ve;terélen. Denne stasjonen ligg s& nart Skibotn at
jordbplgja klart kan skiljast fra den bglgja som vert reflektert
frd ionosfara. Gangtida for den reflekterte bglgja varierer
sterkt med forholda i ionosfara, sd denne bglgja er upaliteleg
som tidsreferanse.

Loran“C signalet og-referansesignalet vert sa fasesaman-
likna, og differansen mellom dei kan lesast av pa ein skrivar.
Ut frd denne informasjonen kan vi korrigere frekvensen pa
Rubidium—stahdarden.

‘Avstanden mellom pulsane pa Loran C signalet er 79.7 ms.
Dersom vi skal bruke dette signalet til innstillingvav klokka,
md difor denne f@grst vere justert med ei ngyaktighet pa 20-30
ms. Elles kan vi ikkje skilje ut rett Loran C puls.

Kvart 797. sekund fell Loran C pulsen fra hovudstasjonen
(eng.: Master) p& Fargyane saman med UTC sekundpulsen fré& USNO
(U.S. Naval Observatory, Washington). Det er desse TOC-pulsane
(Time.of Coincidence) som definerer absolutt tid, 6g dei er
gjevne i tabellform fra USNO.

For grovinnstilling av klokka brukar vi tidssignalet fréa
ein av dei mange kortbglgjestasjonane som sender slike., I

Skibotn tek vi best inn Moskva som sender pa 5 og 10 MHz. Ved
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hjelp av eit oscilloskop kan vi justere klokka etter tidssignalet
med ei ngyaktighet pa *+ 2 ms. Vi m& d4 ta omsyn til gangtida

for signalet som er ca. 6 ms. Etter denne innstillinga kan vi

no finstille kiokka etter TOC-pulsane i Loran C signalet.
Sendaren i Bg er ein "slave" til hovudstasjonen p& Fargyane, og
kvar slavestasjon sender sine signal med ein fast avstand i tid
til signalet fra hovudstasjonén. Gangtida for Loran C signalet
frd Bg til Skibotn er 822 us * 14 us. N&ar vi korrigerer for
denne gangtida og den nemnde tidsavstanden, kan vi bruke TOC-

pulsane til & oppnad ei absolutt tid p& * 10 us.

Datamaskin: I Skibotn har vi ei minidatamaskin av typen Nova

2/10 fra Data General med eit ferittlager p& 32 K og 16 bits

ordlengde. Den midlare instruksjonstida er 1-2 us. I/O-systemet

har 16 bits ordlengde og 62 adresserbare ytre einingar som kan

kommuniserast med. I tilknyting til datamaskina er der ein
dobbel floppy-disk, modell 6030-2 fra Data General. Ein diskett

har plass til 608 blokker & 256 ord.

Terminal: Kommunikasjon mellom operatgren og datamaskina skjer

til vanleg via ein Texas Instrument Silent 700 skriveterminal.
Overfgringsfarta for terminalen er 300 baud eller ca. 30 ord pr.
sekund. Data i avgrensa mengder kan skrivast ut pa denne. Dette
vart gjort for dei f@grste okkultasjonsobservasjonane. Vi kan
ogsd bruke ein teletype terminal for innlesing/punching av hol-
band. Dette er ein alternativ mdte & ta ut data p&, men over-

fgringsfarta er lav, berre 110 baud.
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Magnetbandstasjon: For store datamengder eller hurtig over-

fgpring av data fra datamaskina, er ikkje dei to terminalane
sarleg'brukbare. Ein kan da overfgre dataene via ein datakanal
direkte mellom ein magnetbandstasjon og datamaskina. Ei slik
overfgring tilsvarar ein post (eng.: record) pad magnetbandet,
og maksimal postlengde er 4 K. Overfgringsfarta innanfor ein
post er 18000 ord/s. |

I tillegg til stor overf¢;ingsfart fdr vi ogsd& data pa
eit medium som kan lesast direkte av ei datamaskin ndr dei
seinare skal analyserast.

Magnetbandstasjonen er av typa 1730 fra DIGI-DATA CORPORA-

.TION: Dette er ein 9 spors stasjon med skrivetettleik p& 800

BPI og skrivekode NRZI.

5.4 Observasjonsprogram og observasjonsprosedyre

Til okkultasjonsobservasjonane vart assemblyprogrammet
OCCMTA laga. Dette brukar 1 kHz signalet fra klokka som av-
brytsignal for & styre gangen i programmet. I hovudsak vil det
seie oppdatering av programklokka, teéting pa integrasjonstida,
avlesing av 16 bits teljar i grensesnittet og lagring av denne
teljarverdien. Programmet ies ogsa av bfyterinnstillinga pa
frontpanelet for & sja om det skal starte observasjonen og tes-
tar pd stoppsignal. Frontpanelbrytarane, saman med ein stopp-
brytar ved teleskopet, er det einaste kommunikasjonsmiddelet
mellom program og observatgr under k¢yringa. Dei avleste teljar-

verdiane vert plassert i ein syklisk databuffer i maskina.
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F¢£ observasjonsstart velgjer observatgren integrasjonstid
og bufferstorleik. For dei aller fleste observasjonane var
dessé 1-2 ms og 2000-3000 lagerplassar. Dette resulterte i at
dei 2-6 siste sekﬁnds teljarverdiar stod i databufferen til ei
kvar tid under observasjonen.

For & f4 absolutt tid p& observasjonen m& programklokka
synkroniserast med UT-klokka. Dette oppnar vi 1e£t vea at pro-
grammet brukar sekundpulsane frd klokka til startsignal for
programklokka. Observatgren velgjer tidspunkt for programstart
og slar pd startbrytaren mindre enn eit sekund fg¢r dette tids-
punktet. Programmet vil no undersgkje om sekundpulsen fri klokka
har kome, og fgrst dd starte integrasjonen og den interne klokka
i programmet. Programmet registrerer berre tida som har gatt
sidan start.

For kvart millisekund kjem eit avbrytsignal fr& klokka.
Programmet oppdaterer da den interne klokka og undersgkjer om
integrasjonstida er ute. Er den det, s& les programmet av den
16 bits teljaren i grensesnittet som har registrert pulsane fré
fotomultiplikatoren. Den avleste verdien vert plassert i data-
bufferen etter siste avleste‘verdi. Dersom bufferen er full,
vert verdien plassert i starten av bufferen igjen, over den
eldste verdien. N&r verdien er lagra, gir programmet i ein
ventetilstand inntil nytt avbrytsignal kjem.

Ettér at stjerna er okkultert md programmet straks stoppast
med stoppbrytaren ved teleskopet. Tek dette lang tid, risikerer
vi at observasjonsdata vert skriven over av deq sykliske bufferen.

P& stoppsignal undersgkjer programmet om integrasjonstida er

ute, og eventuelt ventar til ho er det. Programmet skriv s& ut




pa terminalen antal sekund og millisekund mellom programstart
og stopp av programmet. Fgr oppstarting av programmet kan
observatgren velgje om han vil ha databufferen utskriven pa
terminalen fg¢r han vert overfgrt til magnetband eller om data-
bufferen skal overf¢rast direkte. Sidan programmet stoppar pa
ein vilkarleg posisjon i databufferen er ikkje dataverdiane
ordna kronologisk. Men fgr overfgringa vert dei to eldste data-
punkta nullstilte slik at vi seinare kan identifisere start-
punktet i datasekvensen. Skriv vi ut bufferen pd terminalen, sa
vert utskrifta ordna kronologisk.

Etter at observasjonen er overfgrt til magnetbandet, kan
observatgren skrive eit eller to EOF-merkjer pa bandet for &
skilje mellom observasjonane. Det er praktisk med ein observa-

sjon pr. fil pa& bandet.

Gangen i observasjonsprogrammet er skissert pa fig. 5.9.
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KAP, VI ANALYSEPROGRAMMET

Innleiing

Ei okkultasjonskurve kan i prinsippet analyserast etter

to metodar, kurvéﬁilpassing eller dekonvolusjon (eng.: deconvo-

lution).

Okkultasjonskﬁrver av radiokjelder vert vahlégvis analysert

etter dekonvolusjonsmetoda. Denne gjev intensitetsfordelinga
over kjelda i tillegg til vinkelutstrekkinga. Metoda bygg pa
at vi kan gjenvinne informasjonen om intensitetsfordelinga over
kjelda vea a folde diffraksjonsmgnsteret med ein restaurerings-
funksjon (eng.: restoring function).

Dekonvolusjon har vore lite brukt P& optiske observasjonar

déd det er vanskeleg & tilpasse metoda til ein polykromatisk

oObservasjon (McCants og Nather - 1971). For slike observasjonar

er ikkje den observerte kurva lenger berre ei folding av intensi-

tetsfordelinga over kjelda med diffraksjonsmgnsteret, men inte-

gralet av denne foldinga over den aktuelle bandbredda.

Den mest vanlege analysemetoda for desse okkultasjonane
er kurvetilpassing. Vi reknar d& ut fleire modellkurver og
finn den som gjev beste tilpassing til observasjonen.

Dénne metoda vart opprinneleg brukt av Whitford (1939)

(sj& 4.2) og seinare utvikla av McCants (Nather, McCants - 1970)

til Fortranprogrammet TIMER3.

Eg har brukt ein versjon av TIMER3 til & analysere obser-

vasjonane mine.




6.1 Hovudideeane i programmet

Okkultasjonskurva inneheld informasjon om stjerna, om
maneoverflata nar okkultasjonspunktet og om tidspunktet for
den geometriske'okkulﬁasjohen. Whitford (1939) viste at denne
informasjonen kunne framskaffast frd lyskurva ved kurvetilpas-
sing. Det vil seie & konstruere ei modellkurve som er avhengig
av nokre f& karakteristiske parametrar, og s& variere desse
inntil vi oppndr best mogeleg’tilpassing med den observerte

kurva.

Modellkurva: Alle faktorar som pdverkar ei okkultasjonskurve

mé& takast med i utrekninga av modellkurva. Avstanden til
stjerna og storleiken av ho er opplagt viktige parametrar. Dei
avgjer om stjerna kan sjaast pd som ei utstrekt kjelde. Spek-
tralfordelinga av lyset fra stjerna og intensitetsfordelinga
over stjerneskiva md ogsi takast med i modellen samt f@lsomhets-
kurva til detektoren og transmisjonsprofilen til filteret.

Ein svert viktig parameter for modellkurva er mdneranda si
fart i h¢gve til stjerna. Farta er ein funksjon av banefarta
til manen, jordrotasjonen, posisjonsvinkelen p& mineranda og
randa sin lokale hellingsvinkel (sj& 7.3) ved okkultasjonspunk-
tet. |

Alt dette er kjent, med unntak av hellinga. Topografien
p& ménen er ikkje s& godt kartlagd at vi kan seie noko om randa
si helling innanfor eit omrdde pd& 20 m. Derimot kan programmet

rekne ut denne hellingsvinkelen. Dersom vi antar at vinkelen

er null, kjenner vi farta til mdneranda i hgve til stjerna.




Avvik mellom den forventa og den observerte farta skulﬁast da

ein lokal hellingsvinkel som s& kan reknast ut.

Ein faktor som ikkje er s& opplagt, er storleiken av
teleskopet. Sett fra okkultasjonspunktet pa& mineranda utgjer
teleskopopninga ein vinkel pa a/D, der a er teleskopdiameteren
og D er avstanden jord-mane. For teleskopet i Skibotn er denne
vinkelen ca. 0".0003. Dette representerer ei grense for vinkel-

opplgysinga.

Utrekning av modellkurva: Ei okkultasjonskurve av ei punktkjelde

kan tilnazrmast med Fresneldiffraksjon om ein rett kant (sj& 4.3).

Intensiteten kan dé skrivast som
I(w) =% I ((5+C@)?+ (5+s@wnN?) (6-1)

(For nzrmare forklaring sj& 3.3 og 3.4.)

Dette gjeld for ein monokromatisk observasjon av ei punkt-
kjelde. I praksis observerer vi med ei endeleg bandbredde, dvs.
polykromatisk, og modellen ma& ta omsyn til effekten av dette.

Den polykromatiske diffraksjonskurva kan sjdast pd som summen |
av ei serie monokromatiske kurver, og diffraksjonsmgnsteret er

"utsmurt" samanlikna med det monokromatiske tilfellet (sj& 4.3).

Dersom vi ser pa ei stjerne som ein svart lekam med tempe-
ratur T, kan vi finne utstr&lt energi B(A) ut frd Planck-funk-

sjonen for ei bplgjelengde A. I utrekninga av B(A) brukar

TIMER3 stjerna sin fargetemperatur i det visuelle omradet.




I modellrekninga vert det aktuelle f@glsomhetsomnrédet for
systemet delt opp i segment p&a 100 A. For kvart segment far
vi ein energi fra stjerna 1lik

Xi+50
P.(A) = J B()ax (6-2)

A.-50
i
Denne energien vert s& normalisert ved & dividere p& total-

energien for heile omradet.

Vi m& no ta omsyn til at vi observerer med ein detektor
som har ei viss fglsomhetskurve og eit filter med ei viss trans-
misjonskurve. Produktet av desse to kurvene vert delt i til-
svarande segment Ri(Ai). Det normaliserte produktet av P, og
Ri tilsvarer vekta til i-te "monokromatiske" punktkjelde i summen

som skal gje den polykromatiske diffraksjonskurva

P.xR,

_ 1 1
9i T T P.=R.
i -1 1

Den endelege modellkurva kan d& skrivast som
I(w) = i g;T; (wy) (6-3)

o Y
der wi = (2/AiD) .

Tilpassing av modellkurva: Analyseprogrammet TIMER3 genererer

ei modellkurve av okkultasjonen og tilpasser denne til obser-

vasjonsdataene. For punktforma kjelder kan programmet variere
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opptil fire parametrar inntil det oppnar beste tilpassing med
observasjonsdataene utfra minste kvadraters metode. Dei fire

parametrane er

1. Fluksen frd himmelbakgrunnen (B)
2. Fluksen fra stjerna (A)
3. Tidspunktet for geometrisk okkultasjon (T)

4. Farta til mdneskuggen over teleskopopninga (V).

Programmet brukar ei prosedyre som simultant tilpassar
verdiane til dei fire parametrane, og krev d& startverdiar for
desse. Startverdiane kan gjevast som data til programmet, eller
programmet reknar dei ut sjg¢glv. Startverdiar for A og B finn
det ut fr& middelverdien av nokre punkt ved starten av data-
|
sekvensen og ved slutten. Ved & sgkje etter overgangen mellom
A og B finn det ogsa startverdi for T. Startverdien for V vert
. |
rekna ut etter dei aktuelle storleikane for okkultasjonen som
nemnd tidlegare.
|
I kurvetilpassinga brukar programmet berre dei data sém
ligg innanfor intervallet 42 m f@¢r og 21 m etter det geometriske
okkultasjonspunktet.
For kvart datapunkt Oi i dette intervallet reknar program-
met ut tilsvarande punkt Ci pé& modellkurva. Den partiellderi-

verte av denne verdien med omsyn pé dei fire parametrane vert

ogsé rekna ut. Differansen mellom den observerte verdien og

den teoretiske kan representerast av likninga




aci . aC . aci ’ aci
0. - C, = — AB + AA + ——— AT + — AV (6-4)

i i 3B A 3T oV

Denne likninga inneheld fire ukjende: AB, AA, AT og AV. Til-
saman f&r vi like mange likningar av denne type som antal data-
punkt. Likningssettet vert sa lgyst med minste kvadraters
metode for & finne dei fire ukjende. Desse verdiane utgjer |
korreksjonar til dei fire parametrane, og ei ny modgllkurve vert
rekna ut etter dei korrigerte verdiane for B, A, T og V. Denne
iterasjonsprosessen fortset til vi far konQergens, eller til
eit maksimalt antal iterasjonar som kan bestemmast pd fgrehand.
Det er sjeldan det g&r meir enn 5 iterasjonar fgr vi fé&r kon-
vergens.

Normalt er programmet-lite fglsomt. for startverdiane.til
dei fire parametrane. Men stgyfulle observasjonar kan krevje
verdiar som ligg ner opptil dei endelege verdiane for at ana-
lysen skal g& bra. Dette var tilfellet for 8 av dei 12 obser-

vasjonane mine.

Etter at vi har oppnadd best mogeleg tilpassing mellom
observasjonsdata og modellkurva, vert himmelbakgruhnen B trekt
fréd totalsignalet og fluksen fr& stjerna (A) vert s& normalisert
til 1.

Programmet skriv ut informasjon om den aktuelle okkulta-
sjonen og dei utrekna parameterverdiane B, A, T og V. I tillegg

vert dei observerte verdiane og modellkurveverdiane plotta i

eit A-T diagram, som vist pd fig. 6.2.
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Analyse for vinkeldiameter: I tillegg til dei fire parametrane

som er nemnd tidlegare kan vi ogé& inkludere ein femte i modell-
tilpassinga. Denne representerer vinkeldiameterén til stjerna.
I utrekninga av modellkurva tenkjer vi oss stjerneskiva oppdelt
i ei serie striper med same bredde og parallelle med méneranda.
Kvar stripe vert sd "erstatta" av ei punktkjelde i same avstand
frd maneranda som stripa og med same fluks som ho. Summen av
diffraksjonskurvene fré alle punktkjeldene utgjer kurva for
stjerna. WNar vi skal rekne ut fluksen frd ei stripe, mé vi ta
omsyn til inténsitetsfordelinga over stjerneskiva. I programmet
kan vi velgje mellom to typer intensitetsfordeling, uniform
over heile skiva og heilt mgrk pa randa . (eng.: fully darken).
Nather et al. (1970) hevdar at okkultasjonsteknikken ikkje er
fglsom nok til at vi kan skilje mellom ulike modellar for inten-
sitetsfordeling over stjerneskiva. Dette gjeld i allfall for
étjerner av moderat storleik. For ein modell med uniform
intensitetsfordeling over heile skiva er fluksen Fi fra den

i-te stripa proporsjonal med arealet Si' Kallar vi den totale

fluksen F og det totale arealet S, vert

S i S —
F, = X F = F -2 _[;/rz—x2 dx (6=5)
i S 2
Tr Xy -

der r, X1, X, gadr fram av fig. 6.3.
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Stjerna

Maneranda

AT TR HTHHRETR ISR

Fig. 6.3 Viser oppdelinga av stjerneskiva i striper
for modellering av diffraksjonsmgnster til
ei utstrekt kjelde.

Tabell 4.1 gjev antaf striper stjerneskiva mé& delast i for
at usikkerheten i tiln®rminga skal vere mindre enn 10%.

Analyseprogrammet brukar langt fleire striper enn dette,
sa Vi er sikra ei god tilnarming. Dersom n er antal striper og
d er diameter i millibogesekund, s& brukar programmet fylgjande

samanheng:

0 <d<14,5: n=24 + 1
15 < d < 29 : n = 31
30 < d : n=d+ 1
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N&r vi vil ta omsyn til ei intensitetsfordeling med ei
heilt mgrk rand, kan vi ikkje bruke den enkle modellen av stjerna
som er vist pé& fig. 6.3. Intensiteten til eit punkt pa stjerne-
skiva er da& bestemt av avstanden til sentrum av stjerneskiva.
For & finne fluksen frad ei stripe parallell med madneranda, ma
- vi summere opp intensiteten til.kvart punkt innanfor stripa.
Vi kan da bruke ein stjernemodeli som vist pa fig. 4.9, der
kvar ring har tilordna ein viss intensitet relativt intensiteten

i sentrum og der intensiteten er null pa randa.

Analyse for dobbelstjerne: Modellkurva til ei dobbelstjerne

treng seks parametrar som kan varierast. Bakgrunnsparameteren
B er den same som for enkeltstjerne-modellen og ogsd fart-
parameteren V er uendra. Det siste vil seie at vi krev same
V-verdi for dei to stjernene; altséd gé&r vi utfra at hellinga
av maneranda er lik der dei to komponentane "mgter" randa.
For n®re dobbelstjerner ser dette ut til & stemme bra. Men for
" dobbelstjerner der den projiserte avsténden inn pé& méneranda
utgjer meir enn nokre hundre meter ma vi ta i bruk ein sjuande
parameﬁer for & tillate ulike V-verdiar for dei to stjernene.
Fluksparameteren A.vert delt i to, a, og a,, 0g represen-
terer fluksen av dei to stjernene. Tidsparameteren T vert ogsa
delt i to, t1 og t2. Tidsdifferansen mellom okkultasjonane av
dei to stjernene gjev, saman med verdien av V og avstanden til
m&nen, den projiserte avstanden inn p& maneranda mellom dei to stjernmene.

Programmet skriv ut tidspunkta tl og t, for okkultasjonane

og vinkelavstanden mellom komponentane i retninga gjeven av
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posisjonsvinkelen for okkultasjonen pa maneranda korrigert

for lokal helling. I tillegg skriv det ut magnitudedifferansen
mellom dei to stjernene og magnitudene til dei. Ut fr& standard-
avviket mellom modellkurva og observasjonsdata gjev programmet

ei sannsynlighetsvurdering av resultatet (sj& fig. 6.1).

Tabell 6.1 Vurdering av dobbelstjernemodellen som
programmet har brukt. a;r a, er intensi-

1r 0, er

standardavviket til a; og a, fréd tilpas-

teten til stjernene 1 og 2, og ©

singa mellom modellkurva og observasjons-

dataene.

KRAV =~ - VURDERING “~—

ay > 201 og a, > 202 _ DOUBLE
POSSIBLE DOUBLE

a, <o eller a, < 0O POSSIBLY DOUBLE

Krava i tabell 6.1 kan synast noko svake, men ma sjaast mot
det faktum at observatgren veit eller har mistanke om at stjerna
er dobbel ndr han brukar dobbelstjernemodellen. Ei stjerne som
ikkje tidlegare er kjend som. dobbel, m& minst oppfylle det
strengaste kravet dersom vi skal kunne seie at stjerna er dobbel

ut fré ein observasjon (sj& ogsd 4.4 om dobbelstjerner).

6.2 Endringar i programmet

Med unntak av ein del formelle endringar kunne den program—

versjonen vi mottok fr& Universitetet i Texas kgyrast pd rekne-

i i G =N N O B B BN B GE BE D O G BN B B B .
o))
v
Q

-
0O
Q
o)
|y
v
Q
N
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anlegget til Universitetet i Tromsg.

Detvst¢rste inngrepet i programmet fra mi side er at eg
har lagt til ein sekvens som filtrerer dataene for hggfrekvent
stgy. For at programmet skal utfgre denne filtreringa md det
spesifiserast med eit kodeord i datamengda til programmet.

Nar ein skal filtrere okkultasjonsdata er det viktig at
ein ikkje filtferer bort diffraksjonsmgnsteret. Typiske fre-
kvensar for dette er mellom 40-120 Hz. For mitt fgremal valde
eg eit enkelt filter som oppfyller dette kravet.
er tre péfylgjande datapunkt i

Dersom £ £ og £

k’ “k+1 k+2
den opprinnelege datamengden, s& kan vi definere ei ny data-
mengde ut frd likninga (Hamming - 1962)

1

= I (fk + £ +

I =3 k+1 T fra2)

Effekten av ein slik operasjon pa datamengda er ei under-
trykkjing av frekvensar over 1/3 fNy' der fNy er Nykvist-
frekvensen (sja 8.4); For ei integrasjonstid péd 1 ms er 1/3 fN
= 167 Hz og ei integrasjonstid pa 2 ms gjev 83 Hz. Av dette
ser vi at nar integrasjonstida er 1 ms, kan filteret brukast pa
alle observasjonar utan fare for forvrenging av diffraksjons-
mgnsteret. Med ei integrasjonstid pd 2 ms mé& ein vurdere bruken
av filteret ut fra frekvensintervallet for det aktuelle diffrak-

sjonsmgnsteret.




6.3 Kommentarar til programmet

Til & vere eit analyseprogram som opphavsmennene var inte-
resserte i & distribuere til andre observasjonsgrupper, er det
lite lesbart og lite oversiktleg. Berre for & kunne gjere
enkle endringar trengs det ein heller stor arbeidsinnsats.

Eg vil dessutan kommentere maten programmet handsamar
randformgrkinga pa og den midling av data som vi kan gjere bruk

av.

Som nemnd under 6.1 skiljer programmet mellom to typer
intensitetsfordeling over stjerneskiva. Det er uniform over
heile skiva og heilt mgrk pa randa. N&r vi velgjer den uni-
forme modellen er fluksen fra punktkjeldene proporsjonale med
arealet av stripa (fig. 6.3). For den andre modellen vert denne

fluksen proporsjonal med kvadratet av arealet.

Basert pa atte observasjonar fra tre uavhengige ocbserva-
sjonsgrupper hevdar Barnes et al. (1978) at hgvet mellom dia-
metrane fra dei to modellane er 1.126 * 0.005. Det er no
vanleg & finne vinkeldiameteren utfra ein uniform modell og sa
heller multiplisere med denne faktoren dersom ein ynskjer ver-

dien for den andre modellen.

Barnes et al. (1978) presenterer ogsd ein empirisk rela-
sjon mellom diameteren ¢D til ei stjerne med uniform intensitets-
fordeling, og diameteren ¢u til ei stjerne med ein randformgr-

kingskoeffisient u(})
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o = o vl - u/3 u < 0.65
u © yI = 7u/15 (6-6)
6-6
¢ /T = w73
b = o 1-u/3 , 0.2431 u > 0.65

u = TUI255 o s

Dersom vi utfri atmosferemodellar kjenner u(iA), kan vi finne
diameteren ¢o med analyseprogrammet og sa rekne ut ¢u utfra
(6-6). Manduca et al. (1977) har rekna ut randformgrkinga for
ulike stjernemodeller for filtera U, B, V, u, v, b og y. S&

for dei fleste stjernene kjenner vi no godt u()). For at den
diameteren vi finn skal svare til den fotosfariske diameteren
méd vi ta omsyn til intensitetsfordelinga over skiva. S&leis vil
ei endring p& 0.1 for randformgrkingskoeffisienten fgre til ei
endring av diameteren pd 1-2% og den utg&ande fluksen med opptil
4% (Manduca et al. - 1977). Dette er verdiar som er mindre enn
usikkerheten i mélingane til no, men dei representerer eit

systematisk avvik fré& den fotosfzriske diameteren.

Alternativt til (6-6) kan vi bruke ein modell som tek omsyn
til ulike intensitetsfordelingar. |
Dersom y = cos 6 der 6 er vinkelen mellom overflatenormalen
og synsretninga til observatgren, kan vi med eit hgveleg val
av kjeldefunksjonen vise at intensiteten i eit punkt p& stjerna

kan skrivast som
I(p) = I(1)(1L - u(l-u)) (6=7)
der I(l) er intensiteten i sentrum og u er randformgrkings-

koeffisienten (Mihalas - 1970). For kalde stjerner gjeld ikkje

denne linezre formelen lenger (Manduca et al. - 1977), og vi ma




i staden skrive likninga pa forma

I(u) = I(1)[1 - A(l-p) - B(l-p)?] (6-8)

Likning (6-7) bryt saman, malt med B-filteret, for Tofg & 4000 K

og med V-filteret for T g2 3750 K. Sidan dei aller fleste

eff
stjernene som kan analyserast for vinkeldiameter er seine K-
kjemper eller M-kjemper, vil dei ha effektive temperaturar

under dei nemnde grenseverdiane, og vi md bruke likning (6-8) i

modellen.

For a betre signal/stg¢gy hgvet pd ein observasjon gjer pro-
grammet bruk av ei enkel midling. Denne metoda bestéar i a
summere opp verdiane av antal punkt som det skal midlast over,
og la summen representere den nye verdien. Dersom datasettet
bestdr av N punkt og vi skal midle over mlpunkt, fér vi eit nytt
datasett p& N/m punkt. Dette fgrer ofte til at programmet far
for £& punkt til modellkurvejusteringa og det vil avbryte ut-
rekninga.

Filteret som eg har brukt (6.2) fgrer ikkje til réduksjon
av antal datapunkt, og eit optimalt filter for & fjerne stgy
pa obserﬁasjohane m& vere ynskjeleg fof framtida. Ei mogeleg

metode er beskriven av Savitzky og Golay (1964), som gjer bruk

av ein utjamningsfunksjon (eng.: smoothing function).
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KaP. VII OBSERVASJONANE

7.1 Innleiande undersgking av observasjonane

Den fgrste granskinga av observasjonane gjorde eg pa
rekneanlegget pa& Ramfjordmoen forskningsstasjon. Data fra ein
observasjon vart ordna kronologisk (5.4) og plotta pa ein
Calcomp-plottar. P& dei fleste observasjonane var det ein
merkbar reduksjon av signalet rundt okkultasjonen (fig. 7.1)
sd han var lett & identifisere pa plottet.

Eg valde no ut ei datamengde pa 500 punkt rundt okkulta-

sjonen for nermare analyse med TIMER3 (kap. 6).

0008

200 \

ANTAL TELJINGAR PR. 2 MS

100

500 1000 1500
DATAPUNKT NUMMER

Fig. 7.1 Plott av r&data fra obseivasjon nr. 8.
' Pila markerer okkultasjonspunktet i data-

sekvensen.




For nokre av observasjonane var okkultasjonen knapt synleg
i st@gyen. Under observasjonane hadde eg som oftast ogsd regi-
strert okkultasjonen visuelt og teke tidspunktet med ei stoppe-
klokke. Utfr& dette tidspunktet kunne eg no finne han att ogsa

péd dei stgyfulle plotta.

Eg tok no ut ékalerte plott av dei aktuelle analysedataene
for alle observasjonane. Dei observasjonane som kunne filtrerast
for hggfrekvent stgy (6.2) vart filtrerte f¢gr plottinga.

I tillegg gjorde eg ogsé& integralplott av alle observasjon-

ane. Dette er eit plott av funksjonen
n —

F_ =% (I_-I) n=1,2,...,N (7-1)
1 .

der I er middelverdien av dei N datapunkta som skal plottast
(Dunham et al. - 1973). |

Eit integralplott av ein enkelstjerneokkultasjon ser ut
som ein omsnudd V der spissen definerer okkultasjonspunktet.
For eit stjernestystem med fleire komponentar vert integral-
plottet eit konvekst polygon der hjgrna markerer okkultasjonane
av komponentane (fig. 7.2). Integralplottet er ogséd relativt
ufglsomt for stgy pa observasjonen, sa det definerer klart

okkultasjonspunktet sjglv ndr det knapt er synleg i stgyen (sjé

fig. 7.34 og 7.35).
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Fig. 7.2 Radataplott og integralplott av ein
observasijon. Fn er definert av likning
(7-1) . Integralplottet viser at stjerna
er trippel med ein komponent okkultert
fér og ein etter (pilene) hovudstjerna
(Dunham et al. - 1973).

Integralplotta av observasjonane tydde p& at fleire av dei
burde analyserast med TIMER3 utfr& ein dobbelstjernemodell.
For observasjon nr. 13 (fig. 7.34) var integralplottet einaste

maten & identifisere okkultasjonen p&.
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7.2 Analysering med TIMER3

Dei aktuelle dataintervalla pundt okkultasjonspunktet
kunne no analyserast med programmet TIMER3 (kap. 6).

Fgrst vart alle observasjonane analysert som enkle, punkt-
forma stjerner. Eg fekk da ut eit okkultasjonstidspunkt med
stor ngyaktighet. Det darlege signal/st¢y hgvet for observa-
sjonane gjorde at prdgrammet ikkje sjglv klarte & finne for-
nuftige startverdiar for dei ulike parametrane (6.1) s& desse
matte spesifiserast.

Etter denne fgrste analysen vart no dei einskilde observa-
sjonane analysert utfré spesielle modellar. I dei tilfella der
integralplotta hadde indikert dobbelstjerne vart ein dobbel-
stjernemodell brukt pa observasjonen. To stjerner (nr. 7 og
nr. 11 i tabell 7.1) vart ogsa analyserte med tanke pa & finne

vinkeldiameteren deira.

7.3 Dei einskilde observasjonane

Tabell 7.1 er ei identifikasjonsliste for dei observerte
stjernene, og inneheld ogs& opplysingar om magnitude, farge og
spektralklassifikasjon.

Kolonne 1 gjev nummeret p& okkultasjonsobservasjonen. Dette
er ei kontinuerlig nummerering av aile okkultasjonane som vert
observerte i Skibotn. Kolonne 3-7 gjev stjerna sitt nummer i

Smithsonian Astrophysical Observatory Star Catalog (SAO0),

Oatalogue of Bright Stars (BS), Henry Draper Catalogue (HD) ,

Durchmusterung (DM) og General Catalogue (GC). Kolonne 8 viser

til det nummeret stjerna har i lista over Hyademedlemmar fré&
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van Beuren (1952). Kolonnene 9-13 inneheid V-magnituda, farge-
indeksane B-U, U-B og V-R og spektralklassifikasjonen for stjerna.
Desse verdiane er henta fré& ulike kjelder som kan identifiserast
utfréd lista etter tabellen. Dei verdiane som manglar kjelde-
henvising er henta fré SAO-katalogen.

Tabell 7.2 presenterer observasjonane p& tilsvarande form
som observas:jonane fré McDonald observatoriet (Africano et al. -
1976). Tidspunktet i kolonne 5 er for okkultasjonen av punkt-
kjeldemodellen og er gjeven i UTC (Coordinated Universai Time).
Usikkerheten for tidspunktet st&r i kolonne 6 og er i milli-
sekund. Kolonnene 7 og 8 lokaliserer begge okkultasjonspunktet
pé& maneranda. PA = posisjonsvinkelen m&lt frd nordpunktet péa
randa og austover (mot klokka). WA = Watts vinkel som vert mélt
fra ménens nordpol og austover. Denne vinkelen kan brukast
saman med topografiske kart over méneranda, dersom det er
ynskjeleg. Kolonne 9 gjev kontaktvinkelen (CA) til stjerna.
Denne er definert som vinkelen mellom mé&neradius i retning
okkultasjonspunktet og ménen sin hastighetsvektor, og har posi-
tivt forteikn mot klokka. Dei to neste kolonnene gjev minimum
magnitudedifferanse mellom den okkulterte stjerna og eventuellé
komponentar til ho som ikkje er synlege pd kurva. Sidan det er
lettare & oppdage okkultasjonen av ein svak komponent etter at

_hovudstjerna er okkultert, vert minimumsdifferansen utrekna

bade fgr (DMS) og etter (DMB) okkultasjonen av hovudstjerna.
Kolonne 12 gjev hellingsvinkelen for mdneranda (6.1) rundt okkul-
tasjonspunktet, og usikkerheten til han st&r i kolonne 13.

Vinkelen er definert positivt nd&r effekten av han er ei "saman-

trykkjing" av okkultasjonskurva (tidsskalaen) samanlikna med
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tilsvarande kurvé fréd ei fett rand (Evans - 1971). Den siste
kolonna identifiserer filteret som vart brukt under observa-
sjonen. |

Eg skal no sja nerare pa dei einskilde observasjonane og

analysen av dei.

Nr. 1 - Dette er ei av dei fire kjempestjernene i Hyadehopen.
Under observasjonen var stjerna berre lQo over horisonten og
hadde ei seeing-skive pa ca. 15". P& grunn av den ujamne fgl-
ginga til kikkerten dreiv stjerna inn og ut av blendaren under

observasjonen og det gjorde analysen vanskeleg.

| f‘ |
b ‘ 1&
1500 ~ bLfNM ] ‘q}" \ w‘ ' l il

1000

1 1 1

500 1000 1500
DATAPUNKT NUMMER

Fig. 7.3 Radata fra observasjon nr. 1. Pila mar-
kerer okkultasjonspunktet. Toppen pé
kurva ca. 500 punkt etter okkultasjonen

skuldast méneranda.

Dei store variasjonane pa kurva gjorde at berre ein liten

del av datasekvensen pd fig. 7.4 kunne brukast i analysen av

observasjonen.
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Observasjonen vart filtrert for hggfrekvent stgy fgr ana-

lysen.

1400] m
RUN 0001 | T L
51 y TAU, SAO 93868 - —.... Wi | M 3
3,66 KOIII ! 4

2200 20007 18do 1600
ANTAL MILLISEKUND FER STOPP

NTTTTS FIETITETh

12003

Fig. 7.4 Observasjonskurva rundt okkultasjonen.

Pila markerer mogeleg sekundarkomponent.

Beste tilpassing til observasjonen fekk eg med ein dobbel-
stjernemodell der projisert avstand mellom komponentane er
i
0".0051 * 0".0009 i retning 112°.5 = 2°.,9 og med Am = 0.67 * 0.48. |
\

Retninga har vorte korrigert for ein lokal hellingsvinkel péa

o)

4°.8 + 2

.9.

'

-
F
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RELATIV FLUKS
o
(S}
I

00 + RUN 0001 o

5.y TAU, SAO 93868 = x x
366 KOO v N

1 { i t 1 1 1 1 ] 1 1 | 1
60 40 20 0 -20 -40

METER FRA GEOMETRISK SKUGGE GRENSE

Fig. 7.5 Modellkurva for ei dobbelstjerne tilpassa

observasjonsdataene fra nr. 1.

Nr. 2 - Dette var den svakaste stjerna eg klarte & observere.

Stjerna dreiv inn og ut av blendaren under observasjonen (sj&

nr. 1). Analysert'SOm punktforma enkeltstjerne.

Observasjonen vart filtrert fg¢r analysen.




) 98 ~
2000
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6
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i RUN DOD2
V003 sao 128716
8.2 K2
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2000 1500 1000 500

ANTAL MILLISEKUND FBR STOPP

Fig. 7.6 Viser korleis stjerna dreiv inn og ut av felt-
blendaren under observasjonen. Pila markerer

okkultasjonen av stjerna.

Nr. 4 - Observasjon av hovudseriestjerne i Hyadene. I predik-

sjonslista fr& U.S. Naval Observatory (U.S.N.O.) over observer-

bare okkultasjonar er stjerna oppf@grt som spektroskopisk dobbel-

I 5

40007

4

|

TO O e M

RUN 0004 /“
] 85 TAU. SAO 93993 '
3800+ 6.02 ASY

] T M
1200 1000 8(50 660
ANTAL MILLISEKUND FER STOPP

Fig. 7.7 Okkultasjonen av 85 Tau er lett synleg i stgyen.

Pilene markerer okkultasjonane av primazrstjerna

og mogeleg sekundarstjerne.
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stjerne med avstand > 0".0l. Beste tilpassing til observa-

sjonen fekk eg med ein dobbelstjernemodell som gav ein projisert
avstand mellom komponentane pa 0".0064 * 0".0016 i retning
0.43 = 0.83.

135°%.6 + 5°.4 og ein Am = Retninga er korrigert

for ein lokal hellingsvinkel p& -7°.5  5°.4.

R&dataene vart filtrerte for hggfrekvent stgy fgr analysen.

RELATIV FLUKS
o
o
T
"

oo It RUN 000% .
85 TAU, SAO 93993 . -
602 AS Y -

1 1 1 1 ' I ] Lt
60 50 L0 30 20 10 0 -10 -20
METER FRA GEOMETRISK SKUGGEGRENSE

Fig. 7.8 Modellkurva som gav beste tilpassing til

observasjonsdataene. Den sterkaste kompo-

neten vart okkultert f¢grst.

Nr. 5 - Okkultasjonen av denne stjerna er savidt synleg paé

kurva (fig. 7.9), men integralplottet viser han klart og indi-

kerer Stjerna vart observert av Beavers

mogeleg dobbelstjerne.

og Eitter (1979). Analysen deira viste ingen komponent i ret~

ning 230°.2 med ein Am mindre enn 2.3.




Fig. 7.9

Fig. 7.10
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oy PRy
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{ f '¥1 & {j f H l
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RUN 0005 ! |
SAO 94004 '
1 651 Fo
25007
-{
| T T | M
1000 800 600 ulo

ANTAL MILLISEKUND F@R STOPP

Okkultasjonen av stjerna (stor pil) er
synleg i stgyen som ei nivasenking. Moge-
leg dobbelstjernekomponent er markert med
lita pil.

RUN 0005

10b0 8o 600 4do
ANTAL MILLISEKUND FER STOPP

Integralplottet av observasjonen indi-
kerer okkultasjon av ein svakare kompo-

nent fg@gr primerstjerna vart okkultert.




stjernesystemet.

Beste tilpassing til observasjonen fekk eg med ein dobbel-
stjernemodell. Han gav ein projisert avstand mellom stjernene
pad 0".0323 +* 0".0012 i retning 205°.1 + 2°.4 og med ein Am =

0.59 £ 0.35. Retninga er korrigert for ein lokal hellingsvinkel

pa -4°,1 = 20.4,

Observasjonsdataene vart filtrerte f¢r analysen.

RELATIV FLUKS
o
wn
T

00 RUN 0005
SAO 94004 .
651 FO .

-
2 L s N : . N 2 . . N s "
100 90 80 70 60 S0 40 30 20 10 0 -10 -20

METER FRA GEOMETRISK SKUGGEGRENSE

Fig. 7.11 'Observasjonsdataene og den modellkurva

som gav beste tilpassing til dei.

Dersom eg set minste registrerbare avstand mellom kompb—
nentane til 0".002 for observasjonen til Beavers & Eitter, og
seier at den projiserte avstanden var mindre enn det, s& kan
eg no finne ein sann vinkelavstand og posisjonsvinkel for dobbel-

Eg forutset at geometrien for systemet ikkje

har endra seg nemneverdig mellom dei to observasjonane.
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Den geometriske lgysinga som tilfredsstiller begge observa-
sjonane er vist pa fig. 7.12. For observasjonen til Beavers &
Eitter har eg brukt en projisert avstand pé& 0".000 * 0".002 i

retning 230°.2.

Fig. 7.12 Geometrisk lgysing for sann vinkelavstand
p og posisjonsvinkel ¢ for dobbelstjerne-
systemet. Observasjon nr. 5 har vinkel-
avstand D i retning o og observasjonen til
Beavers & Eitter har avstand d i retning B.
Skravert felt viser omradet sekundarstjerna
mé& ligge innanfor dersom lgysinga skal til-

fredsstille begge observasjonane.

Fra fig. 7.12 f&r eg at sekundarstjerna har ein sann vinkel-

avstand til primerstjerna pa 0".078 * 0".015 i retning 140°.5 =

2°.
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Nr. 6 - Okkultasjonen av denne sterke stjerna er godt Synleg pé}
kurva (fig. 7.13). I prediksjonslista frd U.S.N.O. er stjerna
oppfgrt som visuell dobbelstjerne. Integralplott av observasjo-
nen indikerer mogeleg okkultasjon av ei sekundarstjerne 50 ms

fgr primerstjerna.

D S S B 2 B o B 2 o oo o o o

' | i“‘ J
4 RUN 0005 N M h” i
1 111 TAU, SAO 9u526 il :
598 Fav i

R B R
1000 800 600 400

ANTAL MILLISEKUND F@R STOPP

Fig. 7.13 Okkultasjonen av stjerna er markert med ei
stor pil. Mogeleg sekunderstjerne er markert

med lita pil.

Analysen viste at observasjonen kan best representerast av
ein dobbelstjernemodell der den projiserte avstanden mellom kompo-

nentane er 0".0245 * 0".0017 i retning 250°.0 og med Am = 1.47 #

0.42.




RUN 0006

T T

©10ho
ANTAL MILLISEKUND FER STOPP

Fig. 7.14  Integralplottet indikerer mogeleg dobbelstjerne.

Pila markerer okkultasjonen av sekunderstjerna.
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> 05 |- x
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00 | RUN 0006
111 TAU, SAO 94526 x
498 FB X x
I | | | L1 { 1 1 11 1 ! 1
120 100 80 60 40 20 0 -20

METER FRA GEOMETRISK SKUGGEGRENSE

Fig. 7.15 Observasjonsdataene og den modellkurva som

representerer dei best.
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Nr. 7 = Okkultasjonen av stjerna er godt synleg pé& kurva (fig.
7.16) trass i mykje stpy. Den seine spektraltypa og magnituden
tilseier ein malbar vinkeldiameter s& eg prgvde & analysere

observasjonen utfra ein diametermodell. Det var ikkje uventa at

diameterparameteren i programmet (sj& 6.1) ikkje konvergerte mot
nokon fornuftig verdi. Til det var nok observasjonskvaliteten

altfor darleg.

140077 I

13507

SO X G SR e G (T =

RUN 0007
13007 117 TAU, SAO 94573
6.86 gMl

—r , T I — -
1000 800 600 400 200
ANTAL MILLISEKUND FBR STOPP

Fig. 7.16 Okkultaéjonen er markert med ei pil pa

datakurva.

I staden for & la diameteren vere ein fri parameter i kurve-
tilpassinga, gav eg han ein fast verdi og let dei andre para-
meterane f& justere seg til ei beste kurvetilpassing. Denne til-
passinga er standardavviket mellom modellkurva og observasjonsF
dataene. Eg gjorde no ei ny analyse for ein annan diameterverdi
og fekk eit nytt standardavvik. Etter fleire slike utrekningar

kunne eg framstille grafisk standardavviket som funksjon av

vinkeldiameteren. Ei slik kurve vil ha eit minimum i standard-
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avviket rundt den rette vinkeldiameteren (Nather et al. - 1970).
Som vi ser av fig. 7.17 har standardavviket eit minimum for ein

vinkeldiameter mellom 1.4-1.8 millibogesekund, og eg set vinkel-
diameteren av stjerna til 0".0016 * 0".0002 for uniform intensi-
tetsfordeling over stjerneskiva.

Observasjonsdataene vart filtrerte f@gr analysen.

3340

.3320

3300} (\

.3280

3260
3240
.3200} :

1 i 1 1 [ 1 1 1
1.1 13 15 1.7 19 2 23 25

VINKELDIAMETER (millibogesekund)

Fig. 7.17 Standardavviket mellom modellkurve og
observasjonsdataene som funksjon av

vinkeldiameteren.

Frad likning (6-6) kan eg no rekne ut vinkeldiameteren til
stjerna for ein viss randformgrkingskoeffisient. Ridgway et al.

(1977) gjer bruk av modellrekningane til Carbon og Gingerich

(1969) pa seine stjerner for & finne denne koeffisienten, og
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hevder han endrar seg lite for'Teff = 4000-3000 K. Fra tabéll—
ane til Carbon & Gingerich finn eg for Téff = 4000 K og A = 55004
ein koeffisient u ~ 0.88. Dette stemmer bra med u = 0.9 som vart
brukt pd u Gem (M3 III) avRidgway et al. (1974). Eg velgjer u =
0.88 som randformgrkingskoeffisient for 117 Tau, og far da ein

korrigert vinkeldiameter pd 0".0018 + 0".0002.

os|*

RELATIV  FLUKS

00l RUN 0007
17 TAU, SAO 94573
686 g MI

1 1 ] 1 1 ] 1 1 1 1 1
70 60 SO 40 30 20 0 ©0 -1 -20 -3
: METER FRA GEOMETRISK SKUGGEGRENSE

Fig. 7.18 Observasjonsdataene og modellkurva for ei

stjerne med ein vinkeldiameter pa 0".0016.

Dersom vi kjenner V-R og V—magnituda til ei stjerne kan vi
rekne ut vinkeldiameteren til stjerna (Barnes et al. - 1978).
Fréd Hayes (1978) hentar eg V-R = +1.28 for Ml III-stjerner.
Vinkeldiameteren kan d& reknast ut etter likning (1) til Barmes et al.

log ¢ = (4.2207 - 0.1 V - F (7-2)

der




|
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F, = 3.841 - 0.321(V-R), (V-R) 2 0.80 | (7-3)
Vinkeldiameteren ¢ i likning (7-2) er i millibogesekund og er
korrigert for randformgrking. Fra likning (7-2) og (7-3) far eg
ein vinkeldiameter p& 0".0016, noko som stemmer godt med ana-
lyseresultatet.

Nér vinkeldiameteren er kjend, kan den effektive tempera-
turen reknast ut,dersom eg kjenner den bolometriske korreksjonen
BC. Allen (1973) gjev BC som funksjon av log T ggr 09 bruker eg
denne opplysinga saman med likningé (Nather et al. - 1970)

(log T, + 0.1 BC) = 0.5(5.44 - 0.2 V - log ¢) (7-4)

ff
q\/ ¢ eo S §,L.»\L-m- d

far eg Teff = 3750 K * 150 K for ei uniform intensitetsfordeling

over stjerneskiva. Med ein randformgrkingskoeffisient pa 0.88

far eg Teff = 3600 K * 100 K. Dette stemmer godt med Teff =

3700 K som Hayes (1978) fann for Ml III-stjerner, og med resul- |

tatet til Flower (1975) som har Teff = 3600 K for Ml III.

Nr. 8 - Denne stjerna, 54 y Tau, vart observert tidlegare (nr. 1)

og er den einaste som vart observert to gongar.

Integralplottet indikerer dobbelstjerne og analysen gav
beste tilpassing til observasjonen med ein dobbelstjernemodell.
Den projiserte avstanden mellom komponentane er 0".0192 + 0".0009

i retning 228°.7 og med Am = 1.44 * 0.32.

Observasjonsdataene vart filtrerte f¢r analysen.
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7.19 Okkultasjonskurva viser tydeleg okkultasjonen-

av stjerna (stor pil). Mogeleg sekunder-

stjerne er markert med lita pil.
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7.20 Integralplottet indikerer dobbelstjerne.

Sekundarstjerna markert med pil.
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Fig. 7.21 Observasjonsdataene og modellkurva som

gjev beste tilpassing til dei.

Samanliknar vi denne observasjonen med nr. 1 ser vi at det
er eit stort avvik i Am. Utfrd kvaliteten pd kurvene velgjer eg
& leggje stgrst vekt pd denne observasjonen og vekter dei som
2:1. Eg far d& ein Am = 1.20, som er p& grensa for usikkerhets-
omrddet til observasjon nr. 1.

Utfré desse to observasjonane kan eg no finne sann vinkel-

avstand og posisjonsvinkel for sekunderstjerna i hgve til primzr-

stjerna (sj& nr. 5).
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Fig., 7.22 Geometrisk representasjon av observasjon
nr. 1 (A = 0".0051 * 0".0009, o = 112°.5
2°.9) og nr. 8 (B = 0".0192 + 0".0009, B

2280.7). Skravert omrdde gjev verdiar for

i+

P,9 som tilfredsstiller dei to observasjon-
ane.

Dersom eg kan sj& bort frévbaner¢rsla til sekundarstjerna
for tidsromet mellom dei to observasjonane, s& er vinkelavstanden

mellom komponentane 0".024 = 0".003 og posisjonsvinkelen er

190°.5 + 5°,

54 y Tau stdr ikkje i parallaksekatalogen til Jenkins (1963),
men som medlem av Hyadehopen kan vi setje avstanden 1lik 43 pc.
Dette tilsvarar avstanden til sentrum av hopen (McAlister - 1977).

Vinkelavstanden mellom komponentane i dobbelstjernesystemet svarar
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d& til ein avstand p& 1.03 AU.

Ein Am = 1.2 tilsvarar eit hgve mellom dei m&lte fluksane

for dei to komponentane pa

R.\2 ,T 4
F /F, = 0.33 = <§l) (TEEELE) (7-5)
2 eff, 1

der R1,2 og Teffl,z er radius og éffektlv temperatur for dei to
stjernene. Eg velgjer no spektraltype KO0 III for primarkompo-
nenten sidan han har stgrst bidrag til fluksen og 54 y Tau er
klassifisert som KO III-stjerne. Fr& Allen (1973) finn eg d&
R2 = 15.85 R@ og Teff,z

eg no bruke (7-5) til & finne tilsvarande T

~kan

= 4500 K. For ein fast verdi av Rl

eff,1

R.\2-1/4
4 2
[°°33 © Tegs,2 (E‘) ]

Teff,1 = N

Utrekningane viste fort at eg berre fekk fornuftige verdiar for
Teff,l ﬁér R, tilsvarte seine kjempestjerner (K5 III ») eller
A-stjerner pa& hovudserien.

HR-diagrammet for Hyadene (Morgan og Hiltner - 1965) viser
at det berre er fire kjempestjerner i hopen, og at dei er av
typen G9-Kl1. L¢ysinga som tilseier at sekundarstjerna m& vere
ei sein kjempestjerne, er difor mindre sannsynleg enn den andre

med ei A V-stjerne. I dei fglgjande rekningane vil eg bruke

denne siste lgysinga.
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Fig. 7.23 HR-diagram for dei sterkaste stjernene
i Hyadehopen (Morgan og Hiltner - 1965).

Ein enkel interpolasjon i tabellen (§100) til Allen (1973)
over R for A V-stjerner, og utrekning av tilhgyrande Teff,l
viser at sekunderstjerna m& vere av typen A2-A4 V.

Massene til dei to komponentane vert da 4 M@ og 2.4 M@
(Allen - 1973). |

Fréa Keplers tredje likning kan eg no finne omlgpstida for
systemet dersom eg set den observerte avstanden mellom kompo-
nentane lik halve storaksen for systemet. Utfr& verdiane over

far eg ei periode p& omlag 150 dagar.

Nr. 9 - Hovudseriestjerne i Hyadehopen, og kjend dobbelstjerne

med Am = 0.1 og avstand 0".1l (Catalogue of Bright Stars, 1964).

Beavers og Eitter (1979) observerte ho som dobbelstjerne med
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vinkelseparasjoﬁ pa 0".050 * 0".004 i retning 250°.8 og Am =

0.97 ¢+ 0.24. Utfrad desse verdiane finn eg at dette tilsvarar
ein projisert vinkelavstand p& rundt 0".0l1 * 0".005 i retning
34°.7 (posisjonsvinkelen til okkultasjonspunktet pé ménerénda)

for denne okkultasjonen.

72003 ,
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~
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Fig. 7.24  Okkultasjonen av stjerna er markert med

pil.

Svaert ddrlege observasjonstilhgve gjorde at eg mdtte bruke ei
integrasjonstid p& 10 ms. Dette gjer det umogeleg & f& ein ana-

lyse med dobbelstjernemodell til & konvergere.

Nr. 10 - Denne stjerna er oppfgrt som spektroskopisk dobbelstjerne
i prediksjonslista pa U.S.N.O. og er nr. 127 i katalogen til
Batten (1967) over spektroskopiske dobbelstjerner. Dei orbitale
elementa i katalogen er hénta fra Abt (1965) som karakteriserer

? km. Fréa

dei som usikre. Han gjev asini 1lik 1.048 ° 10
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Jenkins (1963) finn eg at stjerna har ei parallakse pa 0".003 #*
0".0012 og asini tilsvarar d4a 0".021 + 0".008. Van Beurén
(1952) reknar stjerna som medlem av Hyadehopen, men parallakse-
verdien til Jenkins plasserer stjerna 8 gonger lenger borte enn
sentrum av Hyadene. Dersom eg seier at stjerna ﬁar ein avstand
pa 43 pc, noko som tilsvarar sentrum av hopen (McAlister - 1977),

fdr eg at asini = 0".163.
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Fig. 7.25 Okkultasjonskurva tyder pa dobbelstjerne.
Sekund@rkomponenten okkultert fgrst (lita
pil).

Observasjonsdataene vart filtrerte fgr analysen.
Den observerte kurva viser mogeleg dobbelstjernesystem med
sekundaerstjerna okkultert fgrst. Integralplottet markerer tyde-

leg okkultasjonen av sekundzrkomponenten og indikerer ein tredje

komponent etter primerstjerna.
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Fig. 7.26 Integralplott viser at stjerna er dobbel
‘'og kanskje trippel.
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Fig. 7.27 Observasjonsdataene og modellkurva som

gav beste tilpassing til dei.
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Observasjonsdataene vart best tilpassa med ein dobbei-
stjernemodell (sekundarkomponenten fgr primezrkomponenten) med
ein projisert vinkelavstand mellom komponentane p& 0".0619 #
0".0009 i retning 307°.7 * 2°.3 og med Am = 1.13 * 0.22. Ret-
ninga har vorte korrigert for ein lokal hellingsvinkel rundt
okkultasijonspunktet p&d -7°.0 = 2°.3.

Mogeleg tredjekomponent vart okkultert l9t10m055.690 +
0°.006 (UTC). Dette tilsvarar ein projisert vinkelavstaﬁd til
primerstjerna pd 0".025 * 0".002 i retning 127°.7 + 2°.3 og med
Am = 1.9 £ 0.7 samanlikna med primarkomponenten.

Nr. 11 - 77 gt

Tau er ei av dei fire kjempestjernene i Hyadene.
I prediksjonslista fré U.S.N.O. er.stjerna oppfgrt som spektro-
skopisk dobbelstjerne med dobbelt spektrum. Seks uavhengige
okkultasjonsobservasjonar har stadfesta at stjerna er dobbel
(White - 1979) med sann vinkelavstand 0".1 i retning 180Q og med
Am ~ 4™.0. Ein to-farge observasjon p& Lowell observatoriet
(White - 1979) indikerer mogeleg tredjekomponent.

Signal/stpy hgvet p& observasjonen er for darleg til at den
nemnde sekundarkomponenten er synleg p& kurva (fig. 7.28). Men
integralplottet indikerer okkultasjon av ein komponent etter
primezrstjerna. Analysen av desse to stjernene gjev Am = 1.83 #
0.31 og projisert avstand 1ik 0".0555 * 0".0009 i retning 57°.8.
Beavers og Eitter (1979) som har gjort ein av dei seks okkulta-

sjonsobservasjonane av 61 Tau, set m 2 1.9 for ein eventuell

tredjekompohent utfréa signal/stgy hgvet pa deira kurve.
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Fig. 7.28 Okkultasjonskurva for 77 el Tau. Okkulta-
'sjonen av primerstjerna er markert med stor

pil og sekundarstjerna med lita pil.
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Fig. 7.29 Integralplottet indikerer dobbelstjerne.

Sekunderkomponenten markert med pil.
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Fig. 7.30 Observasjonsdataene og kurva for dobbel-

stjernemodellen som gav beste tilpassing.

Observasjonsdataene vart filtrerte for hggfrekvent stgy

for analysen.

White (1979b) set vinkeldiameteren av stjerna til 0".0026 *
0".003, korrigert for ei intensitetsfordeling over stjerne-
skiva som gjev heilt mgrk rand.

Ein diameteranalyse der vinkeldiameteren var fri parameter
i tilpassingsprosedyra konvergerte mot ein verdi pa 0".0103 *
0".0017. Dette resultatet kan ikkje stemme og skuldast stgyen

pé observasjonen. Utfrd standardavviket mellom modellkurve og

observasjonsdataene (sj& nr. 7) kom eg fram til ein vinkeldia-




meter p& 0".0023 * 0".0002 for ein modell med uniform intensitet
over stjerneskiva. Usikkerheten i vinkeldiameteren er breidda

av det lokale minimumet pa fig. 7.32 rundt sann diameter.

RELATIV FLUKS
o
wn
T

RUN 0011
77 @' AU, SAO 93955 ’ =
385 G M .

00

1 1 { | 1 i A 1 1 1
70 60 50 L0 30 20 10 ] -10 -20
METER FRA GEOMEIRISK SKUGGEGRENSE

Fig. 7.31 Observasjonsdataene for primzrkomponenten
til el Tau, og modellkurva for ei stjerne
med vinkeldiameter 0".0023.
S
2120 |-
.2100
.2080}
.2060-
2040}
.2020}
! ! ! 1 1 1 I 1
20 22 24 26 28 30 32 34
VINKELDIAMETER (millibogesekund)
Fig. 7.32 Standardavviket mellom observasjonsdataene

og modellkurva som funksjon av vinkeldia-

meteren.
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Fr& tabellen til Carbon og Gingerich (1969) over randfor-
mprkingskoeffisientar finn eg ein koeffisient pd 0.83 for ei
KO0 III-stjerne. Sidan koeffisienten endrar seg lite for seine
spektralklasser (Ridway et al. - 1977) velgjer eg denne verdien
ogsa for ol Tau. Innsett i likning (6-6) gjev han ein korrigert
vinkeldiameter p&a 0".0025 * 0".0002.

Denne verdien kan eg no samanlikne med den teoretiske ver-
dien fra Barnes-Evans relasjonen. Sidan V-R = 0.71 gjeld ikkje
likning (7-3), men fra tabell 5 til Barnes et al. (1978) finn eg
FV = 3.628 som innsett i likning (7-2) gjev ¢ = 2.6 milliboge-

sekund. Dette stemmer godt med resultatet over.

P& tilsvarande miate som for observasjon nr. 7 kan eg no
finne effektiv temperatur for stjerna utfrd likning (7-4). Den

korrigerte vinkeldiameteren p& 0".0025 + 0".0002 resulterer i

Teff = 4750 K * 100 K.

Den totale fluksen fréd ei stjerne kan skrivast som (Dunham

et al. - 1975)

_ . 29 4 2 _
F = 3.332 10 Teff [0} (7-6)
der ¢ er vinkeldiameteren i millibogesekund. el Tau har ein

1

fluks p& 9.1 - 1074 w/cm?

(White - 1979b) og innsett i likning

ff
godt med verdien til Allen (1973) p& 4500 K for ei KO III-stjerne.

(7-6) tilsvarar det ein Te = 4570 K + 150 K. Dette stemmer
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Den trigonometriske paréllaksa til el Tau er 0".033 * 0".012
(Jenkins - 1963), og fgrer til ein linear radius for stjerna pa
8.14 + 2.5 R, (R@ = solradius). Dette stemmer darleg med Allen
(1973) som har R = 15.85 R@ for KO III-stjerner. Samanliknar vi
avstanden til stjerna med avstanden til sentrum av Hyadehopen
ser vi at stjerna ligg 10 pc ne@rmare oss. Dersom eg plasserer
stjerna ner sentrum av hopen i ein avstand pa 43 pc (McAlister -
1977) far eg ein linear radius p& 11.6 R@. Denne avstanden er
akkurat innanfor usikkerheten i parallaksen. |

Med R = 11.6 * 2.5 R@, T = 4570 = 150 K og massen M =

eff
3.8 M@ (Allen - 1973) kan eg finne luminositeten til stjerna

(uttrykt i luminositeten til sola)

og overflategravitasjonen

log g = 0.9 * 0.2,(g = 7.7 + 2.5 m/s?)

Nr. 12 - Observert under svart darlege tilhgve med dis og

variabel seeing p& 5-20".

Denne observasjonen vart berre analysert utfréd ein modell

med ei enkel, punktforma stjerne.
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Fig. 7.33 Okkultasjonskurva for observasjon nr.

12. Pila markerer okkultasjonen.

Nr. 13 - Okkultasjonen vart observert gjennom ei cirrus-sky,

noko som resulterte i eit svart darleg signal/stgy hgve (fig.
7.34). Utfra radata plottet var det nesten umogeleg & identi-
fisere okkultasjonen, men eit integralplott av det aktuelle

intervallet viste han tydeleg. Integralplottet indikerte ogsa

mogeleqg dobbelstjernekomponent okkultert etter hovudstjerna.
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Fig. 7.34 Okkultésjonen er knapt merkbar i stgyen pa
kurva. Lita pil markerer mogeleg dobbel-

stjernekomponent (sja fig. 7.35).
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FPig., 7.35 Integralplottet markerer tydeleg okkulta-

sjonen og indikerer dobbelstjerne.
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Observasjonen vart analysert bade som enkeltstjerne og
dobbelstjerne. Stg¢gyen pa kurva gjorde at begge modellane gav
ei darleg tilpassing til observasjonen, men dobbelstjerne-
modellen gav ein faktor tre betre tilpassing enn enkeltstjerne-
modellen.

Observasjonsdataene vart filtrerte fgr analysen.
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Fig. 7.36 Observasjonsdataene og modellkurva for

ei dobbelstjerne som gav beste tilpassing
til dei.

Analysen gav ein vinkelavstand mellom komponentane p&

0".0196 + 0".0012 i retning 294°.3 og med Am = 0.36 * 0.51.

Tabell 7.3 gjev ei oppsummering av resultata fra dobbel-
stjerneanalysene. Kolonne 1, 2 og 3 tilsvarar dei same kolonnene

i tabell 7.1. Kolonne 4 gjev spektraltypen til stjerna, og

filteret som vart brukt under observasjonen stér i kolonne 5
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(y = Strgmgren-y og V = 0G 515). Kolonne-6 og 7 viser den pro-
jiserte avstanden (i bogesekund) mellom komponentane og posi-
sjonsvinkelen som avstanden er mdlt langs. Kolonne 8 gjev
magnitudedifferansen mellom komponentane og tilhgyrande usikker-
het. Magnitudene til komponentane stdr i kolonne 9. Kolonne 10
viser standardavviket mellom observasjonskurva og modellkurva
og kolonne 11 gjev UTC for okkultasjonen av dei einskilde kompo-
nentane.

Resultata fra dei to diameteranalysene er samla i tabell
7.4. Dei tre fgrste kolonnene tilsvarar dei tre fgrste i tabell
7.1. Kolonne 4 gjev magnitude og spektraltype for stjerna. ¢O
i kolonne 5 er vinkeldiameteren til stjerna, i millibodesekund,
med ei uniform -intensitetsfordeling-over -stjerna.—Tilhgyrande
effektiv temperatur stdr i kolonne 6. I kolonne 7 er ¢LD vinkel-
diameteren korrigert for randform¢£king og tilhgyrande effektiv

temperatur stdr i kolonne 7. Siste kolonna gjev standardavviket

mellom observasjonen og modellkurva.

7.4 Vurdering av analyseresultata

Trass i dédrleg signal/stgy hg¢ve pd observasjonane viser
analysen at av dei 12 observerte stjernene er 7 mogelege dobbel-
stjerner og 2 har mdlbare vinkeldiametrar.

For dei fleste observasjonane er stgyen i hovudsak fotonstgy
(sj& 8.4). Denne er frekvensuavhengig og kan difor interferere

med alle frekvensar i signalet. Han vil difor openbert for-

vrengje diffraksjonsmgnsteret.
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Dei analysene som bygg pd avvik i diffraksjonsm¢néteret
samanlikna med eit standardmgnster (punktkjelde eller einskild-
stjerne) (fig. 7.8), md difor generelt seiast & vere mindre pa-
litlege enn dobbelstjerneanalyser med klart atskilde komponentar
og markerte endringar i fluksen (fig. 7.27). Men dette er ikkje
alltid tilfelle. Lavfrekvente variasjonar i den mdlte fluksen
kan resultere i nivdendringar pa okkultasjonskurva. Dette kan
tolkast som ein okkultasjon av ein svak komponent til primer-
stjerna. Eit integralplott av ei slik kurve vil ogsa tyde pa
dobbelstjerne (fig. 7.37). Men medan fluksendringa for ein
okkultasjon skjer i lgpet av ca. 10 ms, vil denne endringa skje
over lengre tid. P& integralplottet vil dette fgre til krumme |
linjer mellom "okkultasjonspunkta". Vi kan difor til ei viss
grad skilje mellom okkultasjonar og nivdendringar av andre &ar-

saker utfra eit integralplott.

RUN 0004

/ \

4

i) T —t
1200 1000 800 60b
ANTAL ILLISEKUND FER STOPP

Fig. 7.37 Integralplott av ein observasjon med

gradvis fluksendring. Dei to pilene

markerer dobbelstjernekomponentane péa
fig. 7.7.
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Eg har tidlegare nemnd (6.1l) at énalyseproérammet gjev ei
sannsynlighetsvurdering av resultatet fréd ein dobbelstjerne-
analyse. Nar fluksendringane under okkultasjonane av begge
komponentane er stgrre enn 20 (0 = standardavviket pa signala),
reknar programmet det som Sikkert at stjerna er dobbel. Alle
dobbelstjernene i tabell 7.3 oppfyller dette kravet. Men ei
'slik formell vurdering av resultata mé& sjdast i‘samenheng med
det eg har nemnd f¢r under dette punktet (7.4).

Standardavvika i tabell 7.3 mellom observasjonsdataene og
modellkurvene varierer mellom 0.1678 og 0.5244. Dette er 2-8
gongar darlegare tilpassing enn for tilsvarande analyser..av

observasjonar fra McDonald-observatoriet.

Resultata i tabell 7.3 viser at fire av seks observerte
stjerner i Hyadehopen er dobbelstjerner. Av dei fire kjempe-
stjernene i hopen har tidlegare 8§ Tau (Griffin og Gunn - 1977)

og el Tau (White - 1979) vorte klassifiserte som dobbelstjerner,

og dei to observasjonane eg har gjort av y Tau tyder pd at den
ogsa er ei dobbelstjerne. I tillegg tyder observasjonane av

ol

Tau pa at denne er trippel.

Utfra okkultasjonsobservasjonane av Pleiadene (1971/72)
vart det pavist at 40-50% av dei observerte stjernene er dobbel-
stjerner (Bartholdi - 1975).

Dersom ein kan pavise tilsvarande resultat for Hyadene, vil
det fgre til forflytting av hovudserien mot lavare magnituder

i Hertzsprung-Russel diagrammet. Sidan nettopp hovudserien til

Hyadene er ein fundamental storleik for den kosmiske avstands-
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skalaen, vil ei slik forflyttihg av hovudserien f& konsekvensar
for dei avstandar i universet som bygg p& denne.

Dersom forflytting av hovudserien tilsvarar o™.2 (Abt - 1978)
sé& m& avstandar basert p8 hovudserien til Hyadene reduserast med

10%.

Dei to vinkeldiametrane i tabell 7.4 bygg p& tolking av
fig. 7.17 og 7.32.

Trass i at diffraksjonsmgnsteret er forvrengt av‘st¢yen
synest det rimeleg at standardavviket mellom observasjonen og
modellkurva i det minste har eit lokalt minimum rundt sann
vinkeldiameter. Det bgr difor vere mogeleg & finne denne sjglv
nar signal/stgy hgvet p& observasjonen er for darleg til at
vanleg diameteranalyse f@grer fram.

Vinkeidiameteren fréd fig. 7.32 stemmer godt med resultatet
til White (1979b) og med den teoretiske verdien fr& Barnes-Evans
relasjonen (Barnes et al. - 1978). Dette er sjglvsagt ei stgtte
for tolkinga av fig. 7.32. Ei tilsvarande stgtte for observa-
sjon nr. 7 har eg i Barnes-Evans relasjonen og samsvar mellom
utrekna effektiv temperatur og resultata til Hayes (1978).

Usikkerheten til vinkeldiametrane i tabell 7.4 er mindre
enn for tradisjonelle analyser (vinkeldiameteren éom fri para-
meter) av stjerner med sm& vinkeldiamétrar. Det er difor tru-
leg at desse verdiane er for optimistiske, men vi skal vere
merksame pa at analyseprogrammet har problem med & setje ei gvre

grense for émé vinkeldiametrar (< 0".002) (Africano et al. -

1976) .
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KAP. VIIT AVGRENSANDE FAKTORAR FOR KVALITETEN PA OBSERVA-

SJONANE I SKIBOTN

8.1 Innleiing

Signalet fra ei stjerne som vert okkulte:t av mdnen utgjer
ofte berre ein liten del av det totale signalet, resten er
spreidt médnelys. Det kan difor vere vanskeleg & oppdage okkulta-
sjonen i signalstgyen som er ein sum av fotonstgy og scintilla-
sjon. Signal til stgy hgvet vert bestemt mellom anna av filteret
og feltblendaren. Scintillasjonen kan reduserast med diffrak-
sjonsmaske p& teleskopet, eller handsamast matematisk under data-

reduksjonen.

8.2 Teleskop og fotometer

Fglginga: Under ‘fglginga svinga teleskopet med ei amplitude
pa 8-10", og dette sette ei nedre grense pa& storleiken av felt-
blendaren som kunne nyttast. Sjglv under god seeing p& 3" var

det ikkje forsvarleg a nytte mindre feltblendar enn 16".

Fokuseringa: Den elektriske fokuseringa fungerte ikkje til-

fredsstillande, s& eg hadde sjeldan eit godt fokusert system.
Under observasjonane var stjerneskivene heilt unntaksvis mindre

enn 5", vanleg diameter var rundt 10".

Optikken: Erfaringa med teleskopet sesongen 1978-79 tydde pa
at begge speglane vart utsette for klemming i monteringane ved

lave temperaturar. Dette fgrte til ei utsmgring av biletet.
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Avbildinga i teleskopet var ein sum av dei tre nemnde
faktorane og seeingen. Den beste avbildinga hadde eg 6. mars,
med ei stjerneskive pa 1-2". Temperaturen var da +3°C mot til

vanleg rundt -10°C under dei andre observasjonane.

Som ein konsekvens av den darlege avbildinga matte eg i ni
av observasjonane bruke ein feltblendar pa 24". Under dei tre
andre brukte eg 20". Observasjonen den 4/1-79 vart gjort med
20", men denne viste seg a vere for liten.

Dersom f@lgjergrsla til teleskopet hadde vore jamn, ville
det &leine redusere storleiken pd feltblendaren med 8-10".
Dette, kombinert med utbetring av fokuseringa ©g mogeleg tempe-
ratureffekt pa speglane, gjer det rimeleg & forvente at fram-
tidige observasjonar kan gjerast med feltblendar pd 12" og 16",
kanskje med hovudtyngda p& 12". Det tilsvarar omlag ein faktor

4 i reduksjon av bakgrunnsintensiteten.

Lysskjermen: Sidan spreidt ménelys gjev det alt dominerande

tilskotet til bakgrunnsfluksen under ein okkultasjons-
observasjon (Hgydalsvik -77), er det heilt vesentleg & fa redu-
sert dette. Eit krav ma vere at ein ikkje registrerer andre
fotonar enn dei som kjem fra mileomridet som feltblendaren ser.
Lysskjermen for eit Cassegrain-system skal stengje for fotonar
utanfor méleomradet. Sidan fotometri vanlegvis vert gjort p&,
eller nar, optisk akse, er det tilstrekkeleg med full skjerming
nar aksen. Lysskjermen pad teleskopet i Skibotn gav imidlertid

ikkje full skjerming, sa fotonar utanfor mféleomridet utgjorde

eit merkbart tilskot til signalet.
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Fotometérhuset: Dei indre flatene i fotometerhuset var blanke,

noko som fgrte til spreidt lys p& detektoren.

Fgr den siste observasjonen 6/3-79 vart ein del av dei
manglane eg har nemnd over,‘freista utbetra. Veggane inne i foto-
meterhuset vart dekt med svart papp, og papp-plata som dekte til
opninga mellom sekundarspegel 6g lysskjerm,vart bytt ut med ei
svart metallplate. Bakgrunnsnivaet under observasjonen var omlag
ein faktor 2 mindre enn under tidlegare observasjonar (pkt. 8.3).
Dersom dette i hovudsak hadde si arsak i dei nemnde endringane,
som mykje tyder pad, s& kan ein redusere bakgrunnen med ca. ein

faktor 2, ndr ein far el permanent utbetring av desse manglane.

Fotomultiplikator: Alle observasjonane vart gjort med kanal 1

péd fotometeret. Denne kanalen har ein fotomultiplikator av
typen RCA 8850. Av fglsomhetskurva pa&d fig. 8.1 ser vi at han
har maksimal f@glsomhet for A = 3850 A, og at den er redusert til
10% for A = 6000 A. Sidan md8nelyset har ner same spektralfor-
deling som sola, vil det tilsvare ei stjerne av spektraltype
G2V (Allen -63). For stjerner av tidlegare typer vil foto-
multiplikatoren "favorisere" stjerna samanlikna med bakgrunnen
(ménelyset), medan det for seinare spektraltyper vil vere om-
vendt.

Energifordelingskurvene pa fig. 8.1 er rekna ut utfréd den
tankegangen at stjernene strélar som ein svart kropp (Gray -76),
med ein temperatur lik fargetemperaturen.i det visuelle omréadet

(Allen -63).
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bplgjelengda for stjerner av spektral-
ﬁypene FO Vv, G2 V, MO V og M0 III, og dei
relative fglsomhetskurvene fof fotomulti-
plikatorane RCA 8850 og RCA C31034. T

star for fargetemperatur i det visuelle

omradet.
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Stjerner av seine spektralklasser er spesielt interesanne
fordi dei har stor diameter. Slike kunne ein med fordel
observere med ein raudfglsom fotomultiplikator som f.eks. RCA
C31034. Denne kan kombinerast med eit R-filter (A_g. = 7000 R)
i staden for eit V-filter (Aeff ~ 5400 A) som no. Ei slik
endring ville gje ca. ein faktor 2 betre hgve mellom signalet

frd ei MO-stjerne og bakgrunnen ved maneranda.

8.3 Spreidt lys fr& manen

For at ein okkultasjonsobservasjon skal ha s®rleg vitskapleg

verdi, m& det vera mogleg ut fra observasjonen & avgjere om

stjerna er enkel eller dobbel, og om stjerna er punktforma eller

har ein endeleg vinkeldiameter ¢ (¢ > 0".001). Vi bgr ogsa
kunne bestemme tidspunktet for okkultasjonen med stor presisjon
(betre enn 5 ms). Dei to fgrste opplysingane fdr vi fra forma
pa diffraksjonsmgnsteret, og difor md integrasjonstida ikkije
vere sarleg lenger enn 2 ms (kap. 4). Men god nok tiasopp-
lgysing i observasjonen er ikkje nok i seg sjglv, som resultata
i‘kap. 7 viser. Den évgrensandeffaktoren er signal til stgy
hgvet for observasjonen. Med stgy meiner eg her fotonstgy
definert som N%, der N er antal fotonar i integrasjonsinter-
vallet. Signal til stgy hgvet kan no definerast som

-

s = s

N

L (8-1)
N2

Som ein vil sj& under pkt. 8.4 er ikkje all stgyen fotonstgy,

men summen av denne og st@gy fra atmosfarisk scintillasjon. Eg

vil likevel under dette punktet nytte likning (8-1) for signal
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til st@gy hgvet pa observésjonane,vog sa 1 neste omgang drgfte
kva innverknad den atmosfazriske scintillasjonen har.

Som likning (8-1) viser vert signal til stgy hgvet darlegare
(mindre) nar antal fotonar minkar.

Antal fotonar som vi registrerer er sjgvlsagt avhengig av
kjelda, men ogs&d av atmosfzra, teleskopdiameteren, optikken,
filteret og detektoren. For & finne samanhengen mellom antal
registrerte fotonar og visuell magnitude, observerte eg tre
stjerner av ulike magnituder med V-filteret. Reéultatet er vist
pa fig. 8.2. Som venta viser figuren en linezr samanheng innanfor
mileomréddet, men utifrd spesifikasjonane p& detektoren utgjer
teljetapet rundt 10% for ei stjerne av 2. magnitude.

Fig. 8:2 viser ogsd ei kurve for relativ mileusikkerhet 'som
funksjon av antal teljingar pr. integrasjonsintervall. Denne

usikkerheten er definert som
c =1/8 (8-2)

der S er signal til stg¢y hgvet. Pé fig. 8.2 er integrasjons-
intervallet 1 ms, som er ei meir aktuell integrasjonstid enn
sekund nar det gjeld okkultasjonsobservasjonar. Ei stjerne av
4m vil kunne mdlast med ei relativ m&leusikkerhet p&d 4% i lgpet av
} ms, nadr bakgrunnen er s8 svak at han ikkje gjev nemneverdig

tilskot til stgyen.

Under okkultasjonsobservasjonar gjeld imidlertid ikkje vil-

‘karet at bakgrunnet er svak. Desse observasjonane vert gjort

s& nar den opplyste mdnen at bakgrunnen milt med ein feltblendar

pd 16" kan utgjere for ei 3.5 stjerne.
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Fig. .8.2. .. Observert teljerate som funksjon.av.visuell..
magnitude, malt med RCA 8850 og OG 515-filter.

Figuren viser ogsa relativ mé&leusikkerhet

(8-2) foreingitt teljerate. Xurvene er basert
pa nokre f& mdleseriar av dei tre stjernene
i UMa, 15 UMa og OX 200 UMa.

Fluksen fra bakgrunnen vil variere med observa-
sjonstilhgva. Fig. 8.3 viser teljeraten frd bakgrunnen ved mgrk
ménerand malt med ein feltblendar p& 16" og V-filteret i kanal 1,
som funksjon av manefasen. Fasen er gjeven som prosentdel opp-
lyst areal slik at 50%-fase er halvmdne, og positivt forteikn
for veksande fase. Dei punkta p& fig. 8.3 som er merka med 1,
8, 11 og 13 representerer observasjonar som vart mdlt med y-
filteret og sa transformert over til V-filter mdlingar. Trans-
formasjonen vart fastlagd ut frd to mdleseriar aﬁ spreidt méne-
lys som gav

n, = (3.9 =* O.l)ny (8-3)
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der n, og ny er antal teljingar med V- og y-filter.
Observasjonane som er merka med kryss er gjort etter at eg
hadde utfgrt visse endringar pa lysskjermen og fotometeret for

& redusere tilskotet fr& ménelyset (pkt. 8.2).
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Fig. 8.3 Teljeraten fra bakgrunnen ved mgrk mdne-
rand gjennom ein feltblendar pd 16" og
V-filter i kanal 1, som funksjon av m&ne-
fase. Den stipla kurva er beste tilpassing
av ein eksponentiell funksjon til data-
punkta. For tal og bokstavar p& figuren s&
sja tabell 8.1.
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Til datapunkta pa fig. 8.3 prgvde eg & tilpasse ein ana-
lytisk funksjon. Funksjonen matte vere positiv for alle mdne-
faser, sidan ein alltid vil mdle eit visst antal fotonar fréd
manen ved randa. Det er dd tydeleg at ei rett linje er ei
dérleg tilpassing. Ulike funksjonar vart pr¢vd, men ein eképo—
nentiell gav beste tilpassinga. Dersom N(A) er antall teljingar

pr. integrasjonsintervall som funksjon av fasen A er
N(A) = 54.3 exp(0.03 - A) (8-4)

Det mé& imidlertid sterkt understrekast at likning (8-4) berre
er ei tilnerming, sa avvika kan vere store, noko Vi ogsd ser
av fig. 8.3.

Fig. 8.4 viser dei same data som fig. 8.3, men no som
funksjon av ménen si hggd over horisonten. Av figuren synest
det ikkje & vere nokon klar korrelasjon mellom teljerate og hggd.

Malingane er ikkje korrigerte for ekstinksjon. Vi kan f& eit

estimat p& ekstinksjonskoeffisienten ved & samanlikne stjerﬁe-
siénalet med det ein skuile forvente utfra fig.’8,2, 0og rekne
differansen som ekstinksjonétap. Tabell 8.1 gjev ekstinksjons->~N3
koeffisientane som kom fram pa denne midten. For observasjonane
1, 2 og 13 var stjernesignalet s& usikkert at metoda kunne ikkije
nyttast.

Som %ﬁ. ser av tabellen er ekstinksjonskoeffisientane svert
store samanlikna med ein standardverdi pa kV = 0.27 (Myrabg -

1976).

Dis, cirrus-skyer og stor luftmasse som alle gjev eit stort

ekstinksjonstap for stjernesignalet,vil fgre til ein auke i bak-
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Fig. 8.4 Teljeraten som funksjon av hggde over

horisonten. Same data som p& fig. 8.3.

grunnssignalet av spreidt ménelys. Dis og skyer fgrer til Mie-
spreiing og vil difor vere tiln@rma uavhengig av bglgjelengda.
Store luftmasser vil gje auke av Rayleigh-komponenten i spreiinga
P& grunn av auke i antal luftmolekylar. Sidan Rayleigh-spreiinga
er proporsjonal med A_4, kan det vere ein fordel & observere p&

st@rst mogeleg b¢1gjeléngde ndr mdnen stdr lavt over horisonten.

Men ein eventuell reduksjon av bakgrunnen her m& samanhaldast med
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fig. 8.1 og kommentarane til denne under pkt. 8.2, f@gr ein
velgjer bglgjelengdeomrade for observasjonen.

Tabell 8.1 gjev informasjon om datapunkta p& fig. 8.3 og
8.4. Med seeing meiner eg diameteren av den avbilda stjerna i
periskopokularet pad fotometeret (sja pkt. 5.2). Storleiken av
denne diameteren er eit produkt av fleire faktorar (pkt. 8.2).

Observasjonspara 13,E og C,D viser klart den innverknaden
dis og cirrus-skyer har pd fluksen fr& bakgrunnen ved mane-
randa. E og D er malt under klare, gode forhold,medan 13 og C
er mdlt gjennom cirrus-skyer og dis. Elles er forholda dei same
for 13 og E og for C og D.

Observasjonane A, B, D og E er gjort under klare, gode
forhold og viser at det eksisterer ein samanheng mellom bakgrunns-
fluksen og fasen. Dei syner ogsa at der er en sterk auke
i fluksen mellom +80%-fasen og +90%-fasen. Observasjonane
4, 5 og 6 stgttar ogsé& dette, did ogsd desse er gjort under for-
holdsvis klare forhold. |

Differansen i teljefraten mellom observasjon lé og 9 synest
a vere eit resultat av ulike h¢gder'over horisonten, sidan til-
hgva elles var tilnerma like.

Observasjonane 13 og E er begge gjort etter at eg hadde
utfgrt nokre endringar pé teleskop og fotometer (pkt. 8.2) for
4 f& redusert bidraget fr& spreidt ménelys. Observasjon E gav
nesten 100 kHz mindre enn nokon annan observasjon. Dersom dette
er eit resultat av dei utfgrte endringane, sa kan bakgrunns-
fluksen reduserast til det halve av verdiane p& fig. 8.3.

Visuelle observasjonar etter utbetringa tydde ogsa pa ein

magnitudegevinst pa ca. 1 for grensemagnituda. At verdien til
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Nr. Dato UT Fg;ﬁ Hpgde (©) | N (kHz) ~ Observasjonsforhold
1 ]13/12-78 | 4 53|+ 98 8 1120 Dis. Seing ~ 15".
2 4/1 =79 | 18 25| + 42 17 213 Iett dis.
4 9/1 =79 {15 17| + 88 22 851 Klart mellom drivande skyer.
Seeing 2-3". k; = 0.42.
5 9/1 -79 116 21|+ 88 28 822 Klart mellam drivande skyer.
Seeing 2-3". k = 0.57.
6 |10/1 =79 |15 52| + 94 22 723 Klart. Vind. Ustabile for-
hold og uroleg bilete.
Seeing ~ 3". ky = 0.34.
8 5/2 =79 {15 35| + 67 32 264 Dis. Vindkast. Variabel
seeing 3-5". kV = 1.38.
9 5/2 =79 |18 56 | + 68 36 313 Dis. Slgrskyer. Sng fra
"klar himmel". kV = 1.18.
10 5/2 =79 {1910 | + 68 - 35 ] 365 Dis. Vindkast.  Variabel -
seeing 3-10". kV = 1.49.
11 5/2 =79 |20 24| + 68 32 352 Dis. Vindkast. Uroleg
bilete ~ 15", Variabel
seeing 3-20". 'kv = 0.90.
12 5/2 =79 |21 38| + 68 =27 722. Dis. Variabel seeing 5-20".
» k, = 0.91.
13 | 6/3 =79 119 29| + 61 35 224 Slgrskyer.
A | 7/2-79 |18 30| + 84 37 280 Klart.
B 7/2 =79 |20 20| + 85 37 334 Klart.
C 8/2 =79 |18 00| + 90 34 1100 Tynn dis.
D 8/2 =79 {22 00| + 91 36 840 Klart.
E 6/3 =79 |18 50| + 61 35 132 Klart. Seeing 1-2".
Tabell 8.1 Observasjonar av himmelbakgrunnen ved mgrk

manerand gjennom ein 16"-feltblendar, midlt

med RCA 8850 + OG 515. Nr. tilsvarar tala
og bokstavane pad fig. 8.3 og 8.4. N (kHz)
gjev teljeraten fra bakgrunnen i kHz. kv =

ekstinksjonskoeffisient.
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observasjon 13 er merkbart stgrre enn for E, har eg tidlegare
forklart som eit resultat av cirrus-skyer.

D& endringane vart gjort nar sesongslutt rakk eg berre &
gjere to observasjonar med det nye systemet. Eg kan difor
ikkje seie noko sikkert om resultatet av endringane.

Som ein konklusjon kan eg seie at for manefaser under +85%
vil bakgrunnen ved mérk manerand gjennom ein feltblendar pa 16"
og malt med V-filter utgjere 200-400 kHz. For stgrre mane-
faser vil bakgrunnen utgjere 700-1100 kHz. St@grst verdi pa
bakgrunnen far ein ndr det er dis og/eller mdnen stér lavt.
Effekten av dette kan tildels dominere over faseeffekten.
Midlertidige forbetringar av teleskop og fotometer tyder pa at
dei verdiane som er gjevne over, kan reduserast vesentleg for

framtidige observasjonar.

Tilsvarande observasjonar av himmelbakgrunnen ved méne-
randa er gjort ved Hamburger Sternwarte (Schlosser, Pansch,
de Vegt - 1970). Observasjonane der syner stor spreiing, tru-
leg pad grunn av ulike observasjonstilhgve. For faser mellom
+25% og +75% har observasjonane ein midlare verdi rundt 250 mHz
med ein feltblendar pa 10". Det skulle tilsvare ein teljerate
p& vel 600 kHz i ein 16" feltblendar, eller minst ein faktor
to meir enn det eg har observert i Skibotn (fig. 8.3). Dette
kan enkelt forklarast da observasjonane ved Hamburger Sternwarte

er gjort med ein 0.6 m refraktor, medan teleskopet i Skibotn

har eit effektivt areal tilsvarande ein 0.43 m refraktor. Dette
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gjev ein faktor 2 stgrre lyssamlande areal for teleskopet ved

Hamburger Sternwarte.

Ut fra teljeraten til himmelbakgrunnen ved maneranda, og
kravet om eit godt signal til st¢gy hgve p& observasjonen, kan vi
no utleie ei grensemagnitude for n&r ein observasjon ikkje har

s&rleg verdi lenger (Schlosser, Pansch, deVegt -1970). Alt etter

~kva informasjon vi er ute etter eller forventar, kan vi stille

ulike krav til hgvet mellom stjernesignalet og stgyen fr& himmel-
bakgrunnen. Eg kallar dette hgvet for s.
Generelt kan vi definere grenseverdien for antal teljingar

frd stjerna som
I =s VN (8-5)

der N er antal teljingar frd himmelbakgrunnen. For ulike ver-
diar av s kan vi definere ulike grenseverdiar eller klasser av
slike. Nar vi kjenner grenseverdien fra (8-5) finn vi til-

svarande grensemagnitude av fig. 8.2.

Klasse a inneheld dei mdlingane der fluksendringa
under okkultasjoﬁen er stor nok til at ho kan oppdagast i stg¢yen,
men utan at diffraksjonsmgnsteret kan identifiserast. Dette
tilsvarar s = 1 i likning (8-5).

Fig. 8.5 syner ulike grensemagnituder som funksjon av
antal teljiﬁgar fra bakgrunnen. Kurva a, tilsvarer kravet s = 1.

1

Aukar vi integrasjonstida At, reduserer vi fotonstgyen med ein

-%
faktor (At) *, noko som gjer at vi kan observere svakare




stjerner, men kostnaden er tap av deféljar i observasjonskurva.
Kurve a1 synér grensemagnituda ndr At = 10 ms. Samanheld ein
denne kurva med informasjonen om bakgrunnen fr& fig. 8.3, ser
vi at dei svakaste stjernene som kan observerast med ein felt-
blendar pa 16" og V-filteret pa teleskopet i Skibotn, er mellom
8™.8 og 10™ alt etter manefase og observasjonsforhold.

Klasse b inneheld malingar der vi kan identifisere visse
detaljar i okkultasjonskurva. Det fgrste maksimumet i diffrak-
sjonsmgnsteret fréd ei punktkjelde ligg ca. 40% over midlare sig-

nal fr& stjerna. Dette tilsvarar
I=2.5/I ‘ (8-6)

der N som fgr er antal teljingar frad himmelbakgrunnen. Likning

(6-6) fgrer til kurva bl nar integrasjonstida er 1 ms, og set

VISUELL GRENSEMAGNITUDE

1 |
100 1000

TELJERATE (kHz)

Fig. 8.5 Figuren viser ulike klasser av grensemagni-
tuder som funksjon av teljeraten til himmel-
bakgrunnen. s er hgvet mellom stjernesignal

og bakgrunnsstgyen.
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ei grense p& cé. 7™.5 n&r det gjeld & lgyse opp nare dobbel-
stjerner. Desse vert oftast identifisert ut frd avvik i
diffraksjonsmgnsteret samanlikna med diffraksjonsmgnsteret til
el punktkjelde.

Dei andre kurvene under klasse b kjem frd strengare krév
til s.

Kurve b, representerer grense for vinkeldiametermilingar

3
m

og viser at ¢vre grense her er ca. 6 .

Fig. 8.5 kan vere eit nytfig hjelpemiddel i valet av hgve-
leg integrasjonstid for den enkelte okkultasjonen. Fgr okkulta-
sjonen méler ein signalet fré stjerna og fré& bakgrunnen ved
maneranda, og reknar-ut s. Verdien av denne seier -kva informa-
sjon som er mogeleg & trekkje ut av okkultasjonskurva, og ein
kan velje den beste integrasjonstida etter det.

Under gode forhold kan vi nytte ein standard ekstink-
sjonskoeffisient for det aktuelle filteret og korrigere stjerne-
signalet for ekstinksjon. Det er da tilstrekkeleg & m&le bak-
grunnen ved maneranda og bruke den korrigerte stjernemaghituda
til & finne verdien av\s'pé fig. 8.5. Denne framgangsmaten er
berre tilrddeleg under gode forhold d& ekstinksjonskoeffisienten
kan ta ekstremt hgge verdiar nar ein har dis eller tynne slgr-

skyer.

8.4 Atmosfaerisk scintillasjon

For nokre av observasjonane var stgyen like stor eller

stgrre enn differansen mellom stjernesignal og bakgrunnssignal.




I eit arbeid av Knoechel og Heide (1978) hevdar dei at
scintillasjon ofte er den dominerande stgykjelda for observa-
sjonar gjort p& Hamburger Sternwarte. At scintillasjonen ofte
gjev det dominerande tilskotet til stgyen, ogsd i meir tradi-
sjonell fotometri, er pavist i fleire arbeid av Young (Young -
1967 og Young - 1969). Atmosfarisk scintillasjon forvrengjer
diffraksjonsmgnsteret fra ein okkultasjon og kan vere arsak til
store feil ndr det gjeld & finne vinkeldiameteren til stjerna
(Knoechel og Heide - 1978).

Effektspekteret* til signalet gjev informasjon om frekvens-
fordelinga av stgyen. Fotonstgyen er frekvensuavhengig i mot-
setnad til scintillasjonen. Forma pa scintillasjonsspekteret er
avhéngig av teleskopopninga, og eg har rekna ho ut for tele-

skopet i Skibotn. Ut fra effektspektra av observasjonane kan

eg no seie om dei er fotonstgy-dominerte eller om scintillasjonen

er merkbar.
Fgrst - vil eg kort skissere den teorien som i dag er réadande
for scintillasjon, og vil d& i hovudsak fylgje framstillinga til

Young (1969).

Med atmosfarisk scintillasjon forstédr eg her fluks-
variasjonar i tid pa grunn av svart smé&, romlege variasjonar av
den refraktive indeksen i atmosfera. Desse variasjonane skriv
seg fra sm& temperaturdifferenser fréd ein stad til ein annan i

atmosfara. Lokale temperaturvariasjonar pa fé& hundredels grader

*x D& det ikkje eksisterer noko tilsvarande uttrykk for "power
spectrum" p& norsk, vil eg heretter bruke effektspekter om
dette. Etter mi meining skulle effektspekter vere dekkjande
déd det er snakk om energi pr. tidsintervall.

t ]
6}\’\." V3 f;:
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vert produsért overalf i atmosfera p& grunn av turbulens fra
vindar. Den line&re skaléen pé& desse turbulenselementa varierer
fréd millimeter og opp til nokre hundre meter. (Variasjonar i
stgrre, meteorologisk, skala er utanfor interessa i denne saman-
heng.) Turbulenselementa verkar som svake, irregulare linser
som samlar lysstrélane, og skaper eit mgnster av lyse og mgrke
omréder, scintillasjonsmgnsteret (fig. 8.6). For teleskop med
opning over 0.1 m har scintillasjonen normalt sitt vesentlege |

tilskot fra turbulens i hggder over 5000 m.

PARALLELLE LYSSTRALAR
FRA STJERNA

| -hog ,
turbu- 777
lens

Yvy JV lav
77 turbu-
lens

\\‘.e.

REEE; Y r
AN \\\\\\\\\\\\\\B\\\\\\\\CV\%Hkken\\\ NN
E

Fig. 8.6 Scintillasjon fgrer til ei omfordeling av
energien fra stjerna p& bakken. Utan turbu-
lens (A) er bakken jamt opplyst. Ved turbu-
lens i lav hggde fa&r ein omré&der med stor
(B) og lita (C) opplysing, og med turbulens
i stor hggde fé&r ein endd stgrre varia-
sjonar (D og E), sjglv om vinkelavbgyinga
er den same. Det er denne "vektstang"
effekten som er arsak til at hg¢g turbulens

er den mest effektive til & skape scintilla-

sjon.




Fig. 8.7
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Storleiken av eit turbulenselement kan sjdast p& som bglgje-

lengda av ein Fourier-komponent av turbulensen, Oog vi kan defi-

nere eit bglgjetal k = 2n/L, der I, = b¢lgjelengda. Béde teori

Og observasjonar viser at alle storleikar fréd millimeter til

nokre hundre meter eksisterer. Spekteret av desse turbulens-

elementa utgjer scintillasjonsspekteret.

For teleskop med opning over 0.1 m er dette spekteret flatt

for bglgjetal Opp til k ~ 1/a, der a = teleskopopninga, men fell

sterkt av for k > 1/a.

©g
8.7).

1016

RELATIV EFFEKT

10-17

] 1
0.1 1.0 10.0 100.0
BOLOJETAL ky (m™)

Utrekna effektspektra av scintillasjonen
for eit 2.08 m teleskop og eit P& 0.7 m,

viser klart den effekten teleskopopninga
har pa spekteret.




- 151 -

For & kunne tilordne ein frekvens til bglgjetalet k, gér
vi ut frd at turbulensen er "frose fast" i atmosfara, og at ho
gadr over teleskopopninga med ei projisert fart VX. Vi far
déd fylgjande samanheng mellom bglgjetalkomponenten kX og fre—

kvensen f
f = kax/2w (8-7)

der indeksen x mérkerer den retninga scintillasjonsmgnsteret har

over teleskopet. |
Somnemnd fgr fell spekteret hurtig av for bglgjtal stgrre

enn den inverse verdien av teleskopopninga. Vi kan no definere

ein aVkuttingsfrekvens for dette bglgjetalet.

fc = Vx/2wa , (8-8)

I tradisjonell fotometri er det den lavfrekvente delen av
spekteret som utgjer scintillasjonsst@gyen, medan tilskotet fré&
spekteret over fc ogsé& vert viktig ved hurtigfotometri. Med
"hurtig" meiner eg her frekvensar mindre enn fc.

Filterfunksjonen til teleskopet kan skrivast som
£(r,k) = 4(J, (rk) /rk)? (8-9)
der Jl er 1. ordens Besselfunksjon, r teleskopradius og k bglgje-

talet (sj& fig. 8.8).

Ved & introdusere ein sentralblendar i str&legangen, som

t.d. ein sekunderspegel, aukar vi energien i, og dermed tilskotet
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frd den hggfrekvente stgyen. Dette er ein direkte konsekvens
av at blendaren fgrer til auka bandbfedde, og dermed ein hgg-
frekvent "hale" pa filterfunksjonen. Dersom radius av sentral-
blendaren er brgkdelen t av teleskopradius r, kan vi skrive

filterfunksjonen pa forma

£(r,t,k) = 4(3, (rk)/rk - tle(rtk)/(rtk))z/(l—tz) (8-10)

'—
x
w
w
L
M3
> 107 -
2 n
—J
m 1
i W
104 (
— t=0, r=025m
5 — — t=0492, r=025m
10 ° H
1 |
0.1 1.0 0.0 100.0
BOLGJETAL k, (m™)
Fig. 8.8 Den heiitrekte kurva viser filterfunksjonen
(8-9) for eit 0.5 m teleskop utan sekundar-
spegel (refraktor). Den stipla kurva viser

filterfunksjonen (8-10) for 0.5 m teleskopet
i Skibotn.
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For tradisjonell fotometri er effekten av sentralblendaren
liten, men for hurtigfotometri vil den gjere seg godt merkbar.
Fig. 8.9 viser at tilskotet fr& den hggfrekvente scintillasjons-
stpyen aukar med ein faktor 3 for 36"—teleskopet, og den totale
scintillasjonsstgyen aukar med ein faktor 1.5 ndr ein aukar t

frd 0 til 0.5, som er verdien av t for teleskopet i Skibotn.

10-]5 T T T T T
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7_,/ 82" ‘
[T = |
T == |
L P |
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= |
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Fig. 8.9 Figuren viser korleis den totale effekten
i stgyen (heiltrekt kurve) og effekten fréa
spekteret over k= 0.1 cm™t (stipla kurve)
for to teleskop med opning 36" og 82", av-

heng av hgvet t mellom radius p& sentral-

blendar og teleskopopning (Young - 1967).
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Sidan filterfunksjonen f(r,t,k) har same form som energi—
fordelinga i teleskopets diffraksjonsmgnster (Young - 1967),
kan ein redusere svart effektivt den hggfrekvente delen av
filterfunksjonen ved & bruke ei "apodized" teleskopopning. Det
vil seie at ein plasserer over opninga ei "maske" med ei bestemt
form som modifiserer filterfunksjonen slik at den hggfrekvente
delen vert redusert. . Forma pa denne maska kan reknast ut ved
hjelp av "apodizing" funksjonar som er utleia av Roizen-Dossier

(1956).

P& grunn av isotropi i turbulensen vil den totale energien
i scintillasjonsspekteret vere konstant. Ein auke i den hgg-
frekvente delen av spekteret vil fgre til reduksjon i den lav-
frekvente delen. Saleis vil ein auke i vindfarta fgre til auke
i den hggfrekvente scintillasjonen, men redusere den lavfrekvente.

Eg vil no sjé& narmare p& okkultasjonsobservasjonane fri&
Skibotn for & finne ut kva innverknad scintillasjonen har hatt
pé& signal til stgy hgvet.

Fig. 8.8 viser kva form eit reint scintillasjonsspekter
skal ha ndr ein observerer med teleskopet i Skibotn. Ein
karakteristisk storleik for spekteret er avkuttingsfrekvensen
fc som er definert av likning (8-8). I denne formelen inngdr
farta turbulenselementa har over teleskopet. Sidan mesteparten
av den scintillasjonen ein maler med eit teleskop skriv seg fré
turbulens i hggder over 5 km (Young - 1971), er det vindfarta

i desse hggdene som inngdr i likning (8-8). Om vinteren, rundt

7OON, er ei fart pad rundt 20 m/s vanleg i denne hggda (Pettersen -
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1969). Dette er ca. 10 m/s mindre enn pa lavare breddegfader
(Young - 1967), noko som fgrer til at teleskopet i Skibotn
har ein lavare avkuttingsfrekvens enn eit tilsvarande teleskop
pa& lavare breddegrad. Dette er ein fordel, sarleg for hurtig-
fotometri.

Nar vi bruker V = 20 m/s i likning (8-8) f&r vi at tele-
skopet i Skibotn har ein avkuttingsfrekvens fc = 6.5 Hz. Det

tilsvarande bglgjetalet er k = 2.0 m—l.

Ved & rekne ut effektspektra av observasjonane kunne eg no
direkte samanlikne dei med det forventa scintillasjonsspekteret.
Utrekningane vart gjort pé& rekneanlegget p& universitetets
forskningsstasjon pa Ramfjordmoen, sidan det der eksisterte
systemrutiner for utrekning av effektspekter. I dei fleste
tilfella valde eg ut 500 datapunkt som 1&g minst 1000 datapunkt
fra okkultasjonen. Eg var da trygg for at eit eventuelt diffrak-
sjonsmgnster skulle paverke spekteret. Eg rekna ogsd& ut effekt-
spekteret av datapunkta gEEg£ okkultasjonen. Sidan stjerna
da var bak manen, skulle ein ha fotonstgy dominert sty pad sig-
nalet, sjglv om scintillasjonen hadde dominert fgr okkultasjonen.

Frekvensopplgysinga i effektspekteret er gjeven av tids-
intervallet T for observasjonen, Af = 1/T. Den lavaste sanne
frekvensen i spekteret er definert som f1 = 1/NAt der N er
antal datapunkt og At integrasjonstida, og den hggste frekvensen,
Nykvist-frekvensen, er fN = 1/2At.

Y

Tabell 8.2 gjev resultata av utrekningane. Ein ser straks

at dei fleste observasjonane har eit spekter som er uavhengig
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av frekvensen. Fig. 8.10 er eit eksempel p& ein slik observa-
sjon. Dette tyder pé at dei er dominert av fotonstgy, og ikkije
av scintillasjon. Berre to observasjonar har eit spekter som
tildels er frekvensavhengig, det er observasjon nr. 6 og 9.

Fig. 8.11 viser spekteret av observasjon nr. 6. Det framgdr av
figuren at spekteret er avhengig av frekvensen for frekvensar
mindre enn 30 Hz, og konstant for h¢garé frekvensar. Samanliknar
vi med fig. 8.8 som gjev forma p& scintillasjonsspekteret, f&r

vi at observasjon nr. 6 har ein avkuttingsfrekvens p&d ca. 6 Hz.
Dette stemmer godt med den teoretiske verdien pa 6.5 Hz for

V = 20 m/s. Pa fig. 8.8 ser vi at spekteret skulle ha ein topp
p& 1/10 av maksimum for k = 20 m T. Bglgjetal k = 20 m *
tilsvarar ein frekvens pad f = 63 Hz ndr V = 20 m/s. Denne
toppen "druknar" tydelegvis pa fig. 8.11 i fotonstgyen som ligg
P& eit niv& rundt 1/10 av verdien spekteret har ved maksimum.
Gar vi ut frd at fotonstgyen akkurat dekkjer toppen for k =

20 m,l, s& ser vi.av fig. 8.8 at hellinga av. spekteret skulle
forsvinne i stgyen for k = 9.5 m_l, som tilsvérar f = 30 Hz, og
det stemmer godt med fig. 8.11. Som ein konklusjon kan eg seie
at ein liten feduksjon i bakgrunnsfluksen ville ha gjort
denne observasjonen heilt scintillasjonsdominert i stgyen, bade
i det lavfrekveﬁte og hggfrekvente omrédet.

Observasjon nr. 9 har ogsd eit spekter som tildels er av-
hengig av frekvensen. Men sidan integrasjonstida var‘lo ms
for denne observasjonen, er fNy = 50 Hz for dette spekteret (fig.

8.12). Samanlikns med scintillasjonsspekteret kan ein setje

avkuttingsfrekvensen til fc = 5 Hz (+ 1 Hz), som igjen stemmer

brukbart med teorien. Dei andre observasjonane viser ikkje noko
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Fig. 8.10 . Effektspekteret av datapunktintervallet
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Fig. 8.11 Effektspekteret av datapunktintervallet

11-510 fra observasijon nr. 6.
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Fig. 8.12 Effektspekteret av datapunktintervallet

11-510 fré& observasjon nr. 9.

form for scintillasjonsspektrum, og ein kan konkludere med at
dei er fotonstgydominert. Dette gjeld ogsd for observasjon nr.
6 og nr. 9 etter okkultasjonen.

Ein annan metode for & skilje mellom scintillasjonsstgy og
fotonstgy, er & sjd p& fluksfordelinga over ei datapunkt-
mengde. Fotonstgyen er normalfordelt, medan scintillasjonen er
log-normalfordelt, dvs. logaritma av fluksen er normalfor-
delt (Young - 1974). Fig. 8.13 viser observasjon nr. 6 plotta
pPa ein normalfordelingsskala. Kurva representerer den normali-
serte, kumulative summen fra minimumsverdien og opp til maksimum.

Er variabelen (fluksen) normalfordelt skal den kumulative

summen vere ei rett linje sidan fordelinga er symmetrisk om

middelverdien. For ei log-normalfordeling aukar summen hurtigst
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NORMAL FORDELINGSPLOTT
OBSERVASJON NR. 6
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Normalfordelingsplott av fluks-
fordelinga i datapunktintervallet 11-510
for observasjon nr. 6. Den kumulative

X = 100

summen er normalisert til ng
min
Ei rett linje er lagt gjennom punkta.
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for verdiar mindre enn middelverdien og flatef sd ut for verdiar
over middelverdien. P& normalfordelingsskalaen vil ei slik for-
deling ha ei krumming oppover for smd verdiar, og sd flate ut
ndr ho narmar seg middelverdien. Fig. 8.13 er eit eksempel pa
ei slik fordeling, sj@glv om avviket fra normalfordelinga er lite.
Fig. 8.14 viser eit klart tilfelle av normalfordelte verdiar.
Desse to plotta indikerer at observasjon nr. 6 har eit merkbart
tilskot til st@gyen frd scintillasjonen, medan stgyen i observa-
sjon nr. 8 er rein fotonstgy. |

Eit tredje kriterium som kan vise om stgyen berre er
fotonstgy, er & samanlikne signal til stgy hgvet for observa-
sjonen med det vi skal forvente & f& dersom stgyen er statis-
tisk fotonstgy. Dette kan vi rekne ut -ved hjelp avi:likning
(8-1). Likninga gjev eit signal til stgy hgve som stemmer bra
overeins med alle observasjonane utanom nr. 6 og nr. 9. Desse
to er dei einaste som har ddrlegare signal til stgy hgve enn
det (8-1) tilseier. Det tyder igjen p& at scintillasjonen gjev

eit merkbart tilskot til stgyen p& desse to observasjonane.

8.5 Konklusjon

Observasjonane fra sesongen 1978/79 viser klart at signal
til stgy hgvet var svart dérleg. Arsakene til den hgge telje-
raten fré'himmelbakgrunnen under observasjonane er i stor grad

manglar og feil pé& teleskop og fotometer. NA&r dette vert utbetra

kan vi forvente ein faktor 6-8 i reduksjon av bakgrunnsfluksen.
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Dersom Vi brukar ein raudfglsom fotomultiplikator og eit
raudt filter, er det mogeleg & vinne ein faktor 2 ekstra for
M-stjerner. Dette kan vere viktig for diametermalingar som

krev godt signal til st@gy hgve.

Med ein redusert bakgrunn er det grunn til & tru at scin-
tillasjonst@gyen vil verte viktig for observasjonskvaliteten.
Verkeleg kritisk vert han né&r han ligg i same frekvensomradet
som diffraksjonen. For dei fleste observasjonar vil dette
gjelde frekvensintervallet 40-120 Hz, avhengig av den farta

méneranda har relativt stjerna.

Teleskopet i Skibotn har ein stor sekundarspegel samanlikna
med primerspegelen. Hgvet mellom radiane i dei to speglane er
0.5, mot 0.3 for vanleg Cassegrain-system. Dette fgrer til at
ein ogsa kan fa vesentlege tilskot fr& den hggfrekvente scin-
tillasjonen til totalstgyen i observasjonen, noko som kan for-
vrengje diffraksjonsmgnsteret og resultere i feiltolkingar av
observasjonen.

Det er to metodar til & overkome dette problemet. Den
fgrste gar ut p&d & fjerne den hggfrekvente delen av scintilla-
sjonsspekteret ved & bruke ein s8kalla "apodized" teleskopopning
som filter. Den andre metoda gadr ut p& & redusere for scintilla-
sjonen under analysearbeidet pa& observasjonen. Dette er ein
framgangsméate som er utvikla og brukt med godt resultat av
Knoechel og Heide (1978) ved Hamburger Sternwarte, og som gjer

bruk av korrelasjonsanalyse av scintillasjonen. Ein bgr imidler-

tid, etter mi vurdering, starte med den fgrste metoda da den
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truleg vil syne seg & vere enkel a utfgre, I tillegg kan ein

sa ta i bruk reduksjonsmetoda til Knoechel og Heide dersom det

skulle syne seqg ngdvendig.




RAaP, IX OPPSUMMERING

D& eg tok til p& dette arbeidet hadde det i Skandinavia
ikkje tidlegare vore gjort fotoelektriske observasjonar av stjerne-
okkultasjonar ved mldneranda. Eg har difor lagt vekt pa 5 gje
ei brei oversikt over dei mange problem og spgrsmal som har vore
og er knytt til denne‘observasjonsmetoda.

Eg.har dessutan sett opp ein enkel observasjonsprosedyre
for okkultasjonar basért pé& eit datamaskihprogram; Denne'har eg

sad brukt pé& 12 observasjonar ved observatoriet i Skibotn.

Analysen av dei 12 observasjonane gav som resultat at

6 hadde ein hellingsvinkel pa mé&neranda # 0°
8 var mogelege dpbbelstjerner

2 var stjerner med vinkeldiameter > 0".001

Ved & kombinere eigne observasjonar med andre sine observa-
sjonar av same stjerné, kunne eg rekne ut sann vinkelavstand og
posisjonsvinkel for Eo av dei observerte dobbelstjernene. Den
trigonometriske paraylaksen er kjend for ei‘av desse stjernene.
Vinkelavstanden mellom komponentane kunne da reknast om til
linear avstand, og eg kunne finne ein verdi for perioda til
systemet.

Utfra dei obserGerte'Vinkeldiametrane kunne eg finne dei
tilsvarande effektivé temperaturane. Avstanden til den eine

stjerna er kjend s& for denne fann eg ogs& lineer radius, lumi-

nositet og overflategravitasjon. Alle dei utrekna verdiane
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stenmer godt'med modeilrekningar og observasjonsresultat fra
tilsvarande stjerner.

Analyseresultatet tyder p& at rundt halvparten av stjernene
i Hyadene er dobbelstjerner. Ei stadfesting av dette vil mellom

anna fgre til ein reduksjon av den kosmiske avstandsskalaen.

I kapittel 8 vurderte eg dei ulike faktofane som pé&verka
signal/stgy hgvet for observasjonane, og kom fram til at dette
kan betrast vesentleg for framtidige observasjonar. Stgyen pa
observasjonane er i hovudsak fotonstgy i bakgrunnsfluksen som
for dei fleste observasjonane utgjorde meir enn 90% av total-
signalet.

Eg viste ogséa korleis vi utfrd observasjonstilhgva og
kvalitetskravet til observasjonen kan definere ei grensemagni-

tude for observerbare stjerner.

Er s& slike observasjonar noko & satse p& i framtida ved
observatoriet i Skibotn? Kvaliteten p& observasjonane og antalet
pr. &r mé& vere avgjerande for svaret. Dei mange resultata fra
analysene av dei 12 observerte okkultasjonéne har store usikker-
heter nettopp p& grunn av darleg observasjonskvalitet. Men
mindre instrumentelle endringar kan betre kvaliteten opp til eit
tilfredsstillande niva.

Ser vi p& antal observasjonar pr. &r s& er det openbert at
vi ikkje kan konkurrere med McDonald observatoriet som obser-
verer 200-300 okkultasjonar pr. a4r. Av 120 observerbare okkulta-

sjonar i Skibotn i perioda 1/1-14/3-1979 vart 11 observerte, 107

kunne ikkje observerast pa& grunn av skyer og 2 observasjonar
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vart.mislukka; Dette gjev ein observasjonsprosent p& 9.

Utfrad vérstatistikken for SkiBotn skulle ein forvente at
rundt 50% av dei observerbare okkultasjonane gjekk tapt pa
grunn av skyer. Ein "normal" sesong skulle difor kunne gje over
50 okkultasjonsobservasjonar. (Eg vil her gjere merksam pa at
observasjonssesongen berre er seks manader.)

Eg har sett bort fré& observasjonar av tilsynekomstar, men
med det utstyret som er tilgjengeleg i Skibotn vil det vere

naturleg & utvide observasjonane til ogs& & gjelde desse.

Dersom ein midlare sesong kan gje 50 observasjonar av
god kvalitet, sé er den astrofysiske vinninga stor nok til at
slike observasjonar b@gr gjerast ogsd i-framtida.. - -

Ei naturleg utvikling vil d& vere to-farge observasjonar

av okkultasjonar. Dette krev utan tvil ein arbeidsinnsats péa

fotometeret, men vinninga i observasjonsverdien vil vere stor.
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