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Johdanto ja historiallinen katsaus Linnunradan
tutkimukseen

Linnunratajérjestelman tutkimisessa on kdytetty monipuolisesti hyvéksi
erilaisia havaintomenetelmig ja lopputulokseen on paasty usein hyvinkin
monia erilaisia havaintotuloksia yhdistdmé&lld. Havaitsevan téhtitieteen
peruskurssilla on késitelty eri havaintomenetelmid. Tassd kurssissa on
muun muassa myo6s tarkoitus antaa kuva siiti, miten naitd menetelmié on
kdytetty linnunradan rakenteen tutkimisessa. Myés teoreettisen
tutkimuksen osuus on ollut yhté keskeinen luotaessa kuvaa
linnunratajarjestelmasta. Tallbin on ensi sijassa mainittava linnunradan
dynamiikka eli stellaaridynamiikka, jossa késitelldan tdhtien (ja myds
tahtienvalisen aineen) liikettd Linnunradan vetovoimakentédssa.

Linnunradan tutkimus on eras niisté tahtitieteen aloista, joilla talla

hetkelld tehdaan jatkuvasti paljon tutkimusty6ta . Linnunradan tutkimuksen
menetelmissa voidaan erottaa kolme suuntausta, jotka tdydentivat
toisiaan:

| Tahtien avaruusjakautuma ja liikkkeet
Il TAhtienvélinen aine, sen fysikaalinen tila, avaruusjakautuma ja liikkkeet
IIf Linnunradan dynamiikka ja kehitys

Naista kaikista asioista tullaan puhumaan téssa luentosarjassa. Jotta
voisimme paremmin ymmartaa linnunradan tutkimuksen nykyvaiheita ja sen
muodostamaa kuvaa, on hyddyllistad aluksi tarkastella naita kolmea aluetta
historiallisessa valossa.
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1. Klassillinen stellaaristatistiikka

Voidaan sanoa, ettéd aina 1700-luvulle saakka kiintotdhtien muodostama
tahtitaivas oli pelkastaan eradnlainen kulissi, jonka edessa planeetat ja
muut aurinkokunnan kappaleet esittivit ndytdskappaleitaan. Tosin jo
antiikin aikana mm. Demokritos esitti kasityksen etta tdhdet ovat
auringon kaltaisia kappaleita. Taivaan yli kaareutuvaa kirkasta linnunradan
vy6ta ei osattu yhdistad ndkyvien tahtien kanssa.

Galilei havaitsi kaukoputkellaan suuren maaran paljain silmin
nakymattémia tahtia ja huomasi, ettéd linnunradan vy6 hajaarnitui
kaukoputkella havaittaessa lukuisien yksittdisten tihtien muodostamaksi.

Kaikkien tahtien muodostamasta t4htijjdrjestelmésta ryhtyivat aluksi
puhumaan harrastelijat ja filosofit: Thomas Wright (1750), Immanuel Kant
(1755) ja Johann Heinrich Lambert (1761). He esittivat myds nikemyksia,
joiden mukaan maailmankaikkeudessa on lukuisia cman
tahtijarjestelméamme kaltaisia jarjestelmia, mm. Andromedan sumu
mainittiin jo tdssa.

Empiirisen perustan linnunradan tutkimukselle loi William Herschel (1738 -
1822). Han suoritti tdhtilaskentoja, siis laski kaukoputken nakdkentassa
olevien tahtien lukumé&darén eri suunnissa taivaalla. Han saattoikin helposti
todeta, ettd linnunradan vy6n suunnassa nakyvien tahtien luku on paljon
suurempi kuin muissa suunnissa, ja ettd naiden tahtien yhteisvaikutuksesta
syntyy linnunradasta havaitsemamme visuaalinen kuva.

Eri suunnissa laskemiensa tahtien lukumaaran avulla Herschel pyrki
saamaan selville tahtijariestelmdmme rakenteen. Han oletti, ettd kaikki
tahdet ovat todellisuudessa yhté kirkkaita. Tahden kirkkaus, 1, ilmoitti siis
suoraan sen etéisyyden: | = 1//2. Edelleen hin oletti, etté jérjestelmén
sisélla tahtien lukumaara tilavuusyksikéssé, N, on kaikkialla sama ja ettd
hén kaukoputkellaan nékee téhtijarjestelmén reunaan asti, jolloin siis
etdisyys jarjestelmén reunaan on Rec 3YN.
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Halkileikkaus téstad Herschelin v. 178 tesittdimasta tahtijarjestelmén
rakenteesta on kuvassa 1. MyShemmin Herschel muutti huomattavasti
kasitystddn, kun hdn yhd suurempia kaukoputkia kaytettdessaan totesi, ettad
tahtien lukumaara yha kasvoi, ja erityisesti linnunradan vyén suunnassa.
Han péaétyi (1817) siihen késitykseen, etta linnunrata on litted levy, jonka
ulottuvuus linnunradan vyén suunnassa on hyvin suuri, kun taas
kohtisuorassa téatéd suuntaa vastaan jarjestelmén reuna on melko pian

edessa.

Kuvo, 1.

Herschelin edella esitetyissa tutkimuksissa tulikin jo esille
stellaaristatistiikan klassillinen kysymyksenasettelu:

Havaituista, rajasuuruusluokkaa m kirkkaampien tahtien lukuméaéarista
nelidastetta kohden, N(m), jotka havaitaan mahdollisimman monille eri m:n
arvoille, on johdettava tahtien avaruusjakautuma, eli ns. tahtitiheys D(r)
etaisyyden r funktiona.

Taman ongelman matemaattisen formuloinnin teki ensimmaisena Friedrich
Wilhelm Struve (1848). Han oletti, etta tdhdet ovat yhta kirkkaita, jolloin
N(m) ja D(r) valilld on relaatio.

rlm)
N(m)=cJD(r)r2dr. (w0 =10° )
/]

Kun N(m) tunnetaan eri m:n arvoille voidaan tésta ainakin periaatteessa
saada D(r).
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1900- luvun alussa Hugo von Seeliger, Karl Schwartzschild ja J.C. Kapteyn
lisésivat tdhan vield sen seikan vaikutuksen, etta kaikki tihdet eivat ole
yhta kirkkaita vaan niiden jakautumista eri absoluuttisen magnitudin
arvoille kuvaa luminositeettifunktio &(M). T&llGin

o0
N(m) = ofo(M)D(r)rdr.
0

Té&mé on ns. stellaaristatistiikan perusyhtald .

Stellaaristatistikan ensimmainen vaihe paattyi 1920-22, jolloin Kapteyn
(1920) ja Seeliger (1922) esittivét tuloksensa tahtijarjestelman
rakenteesta. Tasséa aurinko oli jarjestelméan keskuksen lahella ja
tahtitiheys vaheni kaikkiin suuntiin (kuva 2), ja oli 1/10 noin 2000 pc:n
padssé auringosta. Tata tahtijarjestelmdn mallia kutsutaan yleisesti
nimell&d Kapteyn universe. Se jai melko lyhytikdiseksi.
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Fig.2 Q The stellar system according to Seeliger (1922).
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Fig. 2. bThe stellar system according to Kapteyn-van Rhijn (1920).
Kapteynin ja Seelingerin stellaaristatististen tutkimusten perustana olivat

siis tahtien lukuma&érat N(m) ja luminositeettifunktio ®(M). Tarkeimmat
I&hteet niitd varten olivat:

a)N(m)
Tahtitaivaasta tehdyt "Durchmusterungit” ("Yleiskatselmukset")

Bonner Durchmusterung, Argelander, julk. 1859-1862,

324 198 téhtea & = -90° - -2°, suuruusluokkaan 9™M.2 osittain 10™ asti.
Likim&&raiset koordinaatit o : 15,8 : 0'.1
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Sudliche Bonner Durchmusterung, 133 659 tahtea,
=-2°...-23°, julk. 1886

Cordoba Durchmusterung Thome, n. 580 000 tahted 10™ asti
= -22° --- -90°, julk. 1892-1932.

Kuten néista lukumé&arista jo ndkyy, kasvaa tihtien lukumé&éara varsin
suureksi rajasuuruusluokan kasvaessa. Téhtivalokuvauksen tultua kayttéon
viime vuosisadan lopusa, ryhdyttiin suunnattoman laajaan kansainvéliseen
yritykseen koko taivaan valokuvaamiseksi ja téhtien tarkkojan paikkojen
magradmiseksi. Karttoihin tulevien téhtien luku 14™ saakka oli noin 107.
Tama Carte du Ciel tyo ei ole vieldkdan valmistunut. Helsinki sai oman
osuutensa (8 = 39° - 46°) valmiiksi.

Tilastollisiin tarkasteluihin ei kuitenkaan tarvita yli koko taivaan ulottuvia
tahtilaskentoja. Tarkedmpaa oli saada edes joissakin alueissa tietoja myés
mahdollisimman heikoista tdhdista. Tallaisten tutkimusten

koordinoimiseksi Kapteyn esitti vuonna 1906 suunnitelman: Selected Areas.

6: 0°, £159, £30°, +45° (o, 1" vélein): 168 aluetta
+60° ( 2h vélein) 24 aluetta
+75° ( 4h vilein) 12 aluetta
+90° 2 aluetta

206 aluetta

Tutkimuksia Selected Areas alueissa:

Harvard-Groningen-Durchmusterung (206 areas) 251 0000 tdhted,

rajasuuruusluokka 11™ - 16™ valokuvauks. 15' x 15" alueet, julk. v.1920.

Wilson | f Ph raphic Magni in 1
68 000 téhted, rajasuuruusluokka 13™M - 18™M.5 valok., julk. v.1930.
b) ®&(M): Luminositeettifunktion maaradmiseksi tarvitaan tietoa téhtien
etdisyyksistad (M = m + 5 - 5ig r). T4t saadaan trigonometrisista
parallakseista, ominaisliikkeistéd ja sdteisnopeuksista.

Syyna siihen, ettd tdma ns. "Kapteynin maailmankaikkeus " antoi vaarén
kuvan linnunradan rakenteesta, oli ennen muuta se, etta kaytettavissa
olevat tahtien etéisyydet olivat suhteellisen pienid suuruudeltaan
korkeintaan noin 1 kpc, eli kuten nyt tieddmme vain kymmenesosa
etéisyydestd linnunradan keskukseen!
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Lisdksi ndissa tutkimuksissa ei tiedetty eika otettu huomioon
tdhtienvélistd ekstinktiota (noin 2M/1 kpc Linnunradan tasossa).
kohtisuorassa suunnassa Linnunrataa vastaan saatiin oikeaan osunut kuva.

2. Yksittaisten kirkkaitten kohteiden paikallistaminen

Klassillinen stellaaristatistinen menetelma johti vaaraan kuvaan, koska
kaytettiin vdaria tai liian kaavamaisia oletuksia. Yksittaisten kirkkaiden
kohteitten paikallistaminen antoi linnunradan tutkimukselle uuden suunnan,
kun Harlow Shapley v. 1917-1918 esitti pallomaisten tédhtijoukkojen
etéisyyksid koskevat tutkimuksensa, joissa hén esitti, ettd pallomaisten
tahtijoukkojen muodostaman jérjestelméan keskipiste sijaitsee

Jousimiehen tahtikuvion suunnassa 14 kpc:n etéisyydessé (nykyinen arvo 8.5
kpc). Etaisyydenméaéarityskeinona han kiytti muutamia vuosia aikaisemmin
(1912 H.S. Leavitt) keksittyd Kefeidien periodi-kirkkaus-riippuvuutta,

johon RR-Lyrae tdhdet liittyvat lyhyiden periodien paassa. Tama etéisyyden
méaérityskeino oli sopiva nimenomaan suurilla etdisyyksilla. Juuri kefeideja
kayttden myds E.Hubble v.1924 osoitti, ettd Andromedan sumu on kaukana
Linnunratajarjestelmamme ulkopuolella. Néin siis ndma kaksi suurta
kysymysté: linnunradan koko ja spiraalisumujen etaisyys ratkesivat yhden
ja saman uuden menetelmén ansiosta.

Yksittdisten kirkkaitten kohteitten paikallistamisella on ollut suuri

merkitys myds Linnunradan kiereishaararakenteen tutkimisessa. Muista
spiraaligalakseista tehtyjen havaintojen perusteella (Andromedan galaksi)
tiedettiin, ettd spiraalihaarat muodostuvat hyvin nuorista tahdista,
nimenomaan O ja B spektriluokkien téhdistd, sekd naiden yhteydesséa
esiintyvista ionisoituneen vedyn alueista (Hll-alueet). Samoin monet
avoimet tihtijoukot ja tdhtiassosiaatiot keskittyvét kierteishaaroihin.
Vuonna 1953 Morgan, Whitford ja Code onnistuivat mittaamaan 27
O-assosiaation etdisyydet spektroskooppisia parallakseja kayttéden (Sp + LC
=> M => r). NAma assosiaatiot ryhmittyvat selvasti kolmeen erilliseen
haaraan:

Perseus-haara (+l), paikallinen haara (0) ja Sagittariushaara (-1).
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3. Tahtien liikkeet

Auringon apeksi:

W. Herschel (1783) A =262° D = +26°

(1805) 247°, +490
F.W.A. Argelander(1837) 2619,  4+32° 390 tahtea
Vyssotsky&Williams 27191 42995 69 000 tahtea
Tahtien ominaisliikkeet : parallaktinen komponentti

pekuliaarinen komponentti
Sateisnopeudet: v =20km/s
Tahtien pekuliaarinopeuksien jakautuma:

(1) useimpien tahtien nopeudet alle 30 km/s ja niiden suunnat lahes
satunnaisesti jakautuneet.

(2) tahdet joilla suuri nopeus("pikakiitajat", high velocity stars) > 60 km/s

osoittavat SULIJ?nlssa asymmetriaa (Oort ja Strémberg, Mt Wilson)
(o)

N p 1926 Lindblad:
i @% Tl :‘% : (a) Aurinko ja tavalliset tdhdet kiertavét
¥ — o lahes ympyranmuotoista rataa
ik / j N (b) Pikakiitajat eivat ota osaa pyérimiseen
-> Linnunradan keskuksen suunta -
k=0 asymmetrian suunta

Linnunradan pyérimisliike ja sen aiheuttamat efektit ominaisliikketsséi ja
sédteisnopeuksissa: J.H. Oort 1927



4. Tahtienvalinen aine ja radioastronomia

W. Herschel: Havaintoja tahtienvalisistd sumuista
R.J. Triimpler: 1930 yleinen tahtienvélinen ekstinktio noin 0.7Mkpc

E. Hubble: 1934 Linnunradan absorptiokerros ja "Zone of avoidance"
kerroksen puolipaksuus 0.M25 (pg)

nykyisin: 2™kpc
paksuus < 100 pc

ekstinktion aiheuttaja -tdhtienvéliset pélyhiukkaset
(oik.savuhiukkaset)

Téhtienvélinen kaasu esiintyy tihtien spektreissé teravina
absorptioviivoina, esim Na: D Ca: H jaK

1904 Hartman : Spektroskooppisissa kaksoistdhdessé terdvid
stationdérisid Ca: H+K viivoja

1928 O. Struve : viivojen ekvivalentti leveys kasvaa verannollisesti tihden
etdisyyteen.

1933 Plaskett, Pearce: kaasu ottaa osaa linnunradan rotaatioon.
Vedylla ei ole tahtienvalisia viivoja optisella alueella.

Radioastronomia

1. vedyn 21 cm viiva: teoreettisesti : van de Hulst 1945
havaittiin : Ewen, Purcell 1951

viivaan Doppelr-siirtymista:

(a) Linnunradan rotaatio v(R)

(b) vedyn jakautuma -> spiraalirakenne

2. radioséteilyn jatkuva spektri linnunradasta
(1) Terminen sateily Hil alueista

(2) diskreettien lahteiden ei-terminen sateily
(3) diffuusi ei-terminen séateily

(oriss)
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I Tahtien avaruusjakautuma ja liikkeet

1. N&enndinen jakautuma taivaalla

1.1. Galaktiset koordinaatit

NG&P
Aurin
ar/‘ £,
‘-‘T’a{a.e.ﬁ'n #a S cﬁ
NGP

SGP

Vanhat galaktiset koordinaatit: merk. I, bl

Linnunradan vy6 taivaalla muodostaa
likim&arin isopympyrén, jota kutsutaan
galaktiseksi ekvaattoriksi. Galaktisen
ekvaattorin tarkka sijainti on maaritelty
siten, ettd t&htien ja/tai tdhtienvalisen
materian ndenndinen jakautuma taivaalia on
mahdollisimman symmetrinen galaktisen
ekvaattorin suhteen.

Aurinko sijaitsee hyvin l&heli& Linnunradan

symmetriatasoa:
2o = 10 — 20 pc

Taman vuoksi mielekéstd maaritelld
galaktinen ekvaattori isoympyrénd.

Galaktiset koordinaatit:
galaktinen pituus |
galaktinen leveys b

Talld hetkella tapaa vield kdytdossa
kahdenlaisia galaktisia koordinaatteja:

Tahtien ndenndisen jakautuman perusteella méaéritelty gal. Ekvaattorin

sijainti.

Galaksin (pohjois)napa: o= 12h40m §= +28° (1900.0)
12hgom +279 (1950.0)

galaktisen pituuden I' O-piste: galaktisen ekvaattorin
ja taivaan ekvaattorin leikkauspiste

( 1aco.c )



1, bl jarjestelmas kaytettiin v. 1960 asti. V. 1960 otettiin kaytté6n HI:n
jakautumaan Linnunradassa (ohut levy) perustuvat

Uudet galaktiset koordinaatit 1, b (tai 11!, bll)

N&P
Galaksin napa (G.P.) o=12N49M &= +270.4 (1950.0)

Galaktisen pituuden | O-piste = suunta Galaksin keskukseen (Sagittarius A)

G%LV&‘\M;

NGP
- ?.?tlf

Koska Sag A:n ja Ekv. ja Gal. ekv. leikkauspisteen
pituuksien erotus hyvin tahelld arvoa
Al =-3300'0" on otettu tamé arvo |:n O-pisteen

= PPga™ v s __—
1244 maéaritelmaksi.

Koordinaattitransformaatiot

o, 8 saadaan havainnoista.
[, b tarvitaan linnunradan rakennetta tutkittaessa.

Yo+ d =18 ygq™

Pallokolmion peruskaavat:

sina sinB = sinb sinA

V 0 cosa = cosb cosc + sinb sinc cosA
sina cosB = cosb sinc - sinb cosc cosA



a — 90°-b

B — 900 - (I - 339)

b —» 90°-3§

A — (a-18h49m) 4 go0
c — 900-385 p.=6206

cosb cos(l-33%) = coss cos(o-18"49M)

sinb = sin§ c0s629.6 - cosd sin629.6 sin(a-18M49mM)
cosb - sin(l-33°) = sind sin629.6 + cosd cos620.6 sin(a-18N49M)

Transformaatiotaulukot:

(0,8) — (,b) | Torgéard: Annals Lund Observatory Nrs. 15, 16,17 (1961)

(lb) = (a.d) (hvlf- S o reni ohyelma fask lasles n
(II, bl)—>(|,b) d 5@»' Pc :‘{u:. ) o =

1.2. Tahtilaskennat

Havaittava suure A(m/l,b) = tahtien lukumaard suuruusluokkavalissé
m-1/2 Am .... m + 1/2 Am nelidastetta (4 ©)
kohden. Yleensi valitaan Am = 1M.0

Vaihtoehtoisesti voidaan kayttaa kumulatiivista lukumaaraa
N(m/Ab) = [ A(m/l,b)dm’
="&uruusluokkaa m kirkkaampien tahtien lukumé&ari proQ ©

dN(m/l,b) i A(m/l, b)

dm



Tahtilaskentojen perushavaintomateriaali:

Mlim
Bonner Durchmusterung 18g8- 0.5,m ~9  -20<8<00° 320000
Sidliche  -"- 1886 - -"-  -230<5<-20 130000
Cordoba - 1892- . ~10 --909<8<-23° 680000
Cape Photogr. - * - 1896 - ~95 -900<8<-18° 450000
Carte du Ciel ~ 1900 — -"- 14  -909<s<900 ~107
Harvard & Groningen 1918-24 206 aluetta
Selected Areas m 159 ~19x10 250000
1At. Wilson Catalogue 1930 m 18.5 159 aluetia
of Selected Areas ~20' x 20' 68000
Baselin RGV folowetnq 19F0-%0 RG,V  19SQUS) ~(oaluela lo oo o
H.Space Teltseopt 1a40 — ~28 -z n*
Tahtien lukumaara kasvaa voimakkaasti kohden Linnunradan tasoa:
N(m/b)

bl m=6 12 18 (mpg)
g0 0.04 10.2 617
70° 0.04 11.5 692
500 0.05 14.8 1000 (luvut 1 © kohden)
300 0.06 23.5 2512
20° 0.07 31.6 4678 Tahtien lukumaara koko
100 0.09 43.6 9332 taivaalla m< 18M.5
G° 0.17 89.1 20900 n. 200 - 108

34

Selitys:

1) Eri rajasuuruusluokkia
vastaa erilainen keskim.

etaisyys.

E 2) Tahdet muodostavat

voimakkaasti litistyneen
jarjestelman.




Téhtien yhteenlaskettu valo:

(%}
Pintakirkkaus 1= 2, I(m)
-1

I(m) = 1070-4(m-10) . A(m)

yksikkéna 10 tahti. Tallgin I(m) ja I saadaan yksikéissa

(Pintakirkkauden fysikaalinen yksikkd erg cm'25'1sr'1A'1) Vim=%Sy=l m~!
Roach and Megill: 1961, Astrophys. Journal 133, 228

1.3. Linnunradan pintakirkkaus

I = Tahtien yhteenlaskettu valo + diffuusi Linnunradan valo
Gal - o
Y Y
b=0°: I, ~70% The,~30%

Havaitaan yétaivaan pintakirkkautta esim. 10Q° suuruisessa alueessa

(SI / .} //L\q - Pintakirkkauden komponentit:
a “a- aal
* y 4 1) Tahtien valo + diff. gal. valo

2) Zodiakaalivalo ( Ela:n ratavalo )
3)Airglow ([ "Ilwahehbs")

4) limakehéan sironta

(5) Galaksien ja muu extragal. valo)

t f t —>
=36° o6 36 © b
Tuloksia:

a) Valosdhkinen fotometria fotometria B ja V
Elsédsser ja Haug (1960, Zs.Astrophysik 50, 121)

b) Pioneer 10 (1972-1974, r > 3.3 AU, missi zodiakaalivalo = 0)
v.d. Kruit (1986, A&A 157, 230)

c) COBE/DIRBE (1989): Koko taivaan infrapunakartoitus 1.25 - 240 um



+40

7777111 T
. wegann

\\

A

ERRRANa 17
S 6 30 O 330° 3000 270° 5 5

2 ]
<20((?)(-)1.00 Stars 10™o’
>400

he brightness distribution in the Milk

80’

R
V72444
iz

y Way for the visual spectral

. e i Elsasser
F:go:%r{f: I<)>1;'m81frfa.ce brightness: 1 star magnitude 10. per square degree. (From
r .
and Haug, 1960)
Pioneer 10
l“

Pioneer 10
Blue

Fig. 2 a and b. Surface brightness distribution of the background starlight
after removal of stars with m, < 6.5, derived by the Pioneer 10 back-
ground experiment in the red and blue band. The angular resolution
is about 8°. The direction towards the Galactic centre is in the middle of
the pictures and the Galactic north pole at the top. Galactic longitude
increases towards the left. The contour unit is 0.25magarcsec™2; the
fainest thick one in a corresponds to about 24V-magarcsec™2 and in
b to about 24 B-mag arcsec ™2 The missing part is the direction towards
the sun as seen from Jupiter around Pioneer 10 encounter



Nuoret tahdet — OBI-V
— ylijattildiset (kaikkien sp. luokkien -)

— avoimet joukot
esiintyvét galaktisen ekvaattorin Idhelld, koska ne todellisuudessa

sijaitsevat I1dhelld Linnunradan tasoa, missa ne ovat syntyneet.

Vanhat téhdet = suurin osa F-M V tahdista

— pallomaiset joukot
~ alikaapitt (subdwartfs)
ovat jakautuneet tasaisesti eri galaktisille leveyksille, mutta keskittyvat

kohden Linnunradan keskuksen suuntaa.

Gouldin vy6. Kirkkaat OB tahdet (m<5™) eivét keskity galaktisen
ekvaattorin ympérille vaan pitkin isoympyraa joka poikkeaa tastéa noin 20°,
Sama efekti havaitaan myés mm. pimeille sumuille. Selitys: Auringon

lahiymparistdssé paikallinen poikkeama interstellaarisen materian

jakautumisessa — sama poikkeama l&hiympdaristén nuorien tahtien

jakautumassa.

.1, Fundamentaalisen tahtiti i koordinaatiston minen

I_E@_igyyd_e_gmittéus tahtitieteessa perustuu suuntien mittaamiseen,
(poikkeus: tutkan kayttdé aurinkokunnassa) yleensa useana eri ajankohtana.
Suuntien mittausta tarvitaan my6s tahtien liikkeitten maaraamiseksi
kohtisuorassa ndkdsadetta vastaan (=tangentiaalinopeus). Tarvitaan siis

reprodusoitavissa oleva koordinaatisto, johon eri ajankohtina tehdyt

havainnot tahtien paikoista (o, 8) voidaan palauttaa.
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Figure 5.2 Variation of areal star density with galactic latitude for different spectral
types (stars brighter than 8.5).

Fic. 1.—Galactic distribution of B stars brighter than visual magnitude 5.25 according to
Shapley and Miss Cannon. The curve represents approximately the circle of concentration of
these stars and illustrates the so-called ““local system.”

B - Stavs e VYV < 5,28

F1¢. 2.—Galactic distribution of B stars fainter than visual magnitude 6.25 according to
Shapley and Miss Cannon. These fainter stars are clearly concentrated along the galactic plane.
Circles represent groups or clusterings of B stars. Dots represent individual stars.
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a) Tahtitieteellinen koordinaatisto tietylle epookille

Ekvatoriaalinen koordinaatisto o, 8 tietylle ajankohdalle eli epookille on
madritelty seuraavasti:
1) Maan akselin suunta — ekvaattoritaso — &

2) Maan ratatason ja ekvaattoritason leikkaussuoran suunta

(= kevéttasauspiste) - o = 0.

Absoluuttisista «.,8 arvoista suurelle joukolle tahtid seuraa myds

koordinaatiston kiinnitys. -

Absoluuttisten deklinaatioiden maardaminen:

- e e m e E e e eeEEm-emEEE- - —-em F e &=

Zeniitin suunta vesivaa'alla, elohopeahorisontilla tms.

Tahden zeniittivali z havaitaan meridiaaniympyralla.

?+z 0>¢

hlowt*;"-
Havaintopaikan napakorkeus ?

-~ saadaan havaitsemalla t&hted yla- ja ala-

kulminaatiossa (zy jazg)

@=90°- 1/2(z, - 2,) $<q

Q- €o°“3!_'('~?:a415) S >¢



Absoluuttisten rektaskensioiden mairidiaminen

Meridiaanikonetta ja kelloa kayttden havaitaan tdhden ohikulkuaika
havaintopaikan meridiaanin poikki.

Tarvitaan O-pisteen = kevattasauspisteen ohikulkuaika. Sita varten on
havaittava gurinkoa. Auringon deklinaatioista saadaan:

(1) Talvipdivan- ja kesapaivanseisauksen aikaan ekliptikan kaltevuus

€ =26 =5

©®max a ®min

(2) Kevat- ja syyspaivéan tasauksen tienoilla

Pallokolmion peruskaavat

BoE&E

b—) dg SinAsing = sin8® 1

A - 90 sinAcose = cosdgsinag

C— 0 193

a—oAi sinag =

tge

Siis 0. saadaan absoluuttisen deklinaation mittausten avulla. Nyt tdhden
o~ saadaan havaitsemalla téhtiaikaerotus meridiaanin ylikulkujen valilla:

a*-a@=9*-6@

b) Eri epookkeina tehtyjen paikanméadrdysten (o,8) palauttaminen samaan

koordinaatistoon

Koska 1) Maan pydrimisakselin ja 2) Maan ratatason suunta muuttuvat —»
edelld méaaritelty koordinaatisto kiertyy. Jotta eri aikoina tehtyja
absoluuttisia 0,8 havaintoja voitaisiin verrata (— ominaisliikkeet), on

tiedettdva miten koordinaatisto kiertyy. Ts. pyrkimyksena on kiintedn

(galaksien suhteen) koordinaatison aikaansaaminen.



Absoluuttisista havainnoista saatavat «,8 muuttuvat ajan mukana

seuraavista syista:

Prekessio = Kuu-aurinkoprekessio + planeettaprekessio
Nutaatio
Aberraatio

[Parallaksi (hyvin Idhella oleville tédhdille)]

Lisaksi:

Tahden ominaisliike

Kun em. tahtien koordinaatteja muuttavat effektit on mahdollisimman hyvin
otettu huomioon, saadaan kiinted koordinaatisto (approksimaatio?) josta
kaytetaan nimitysta fundamentaalinen t3htitieteellinen koordinaatisto.

Fundamentaalil lot (FK1-FK4)} FK 5

FK4 (1964) 1535 tédhted m<7
Fs (1asu) ~ 5660 =~ m £ 1§

0.£0°003 p,cosd+0°.01 (ominaisliike/100a)

5+ 0".01 ud +0".05

Fundamentaaliluettelon tdhtien avulla voidaan nyt suhteellisia 0,8
mittauksia kdyttden maaraté suurelle joukolle tahtid koordinaatit ja

i {
ominaisliikkeet.: Esim.' Kataloge der Astronomischer Gesellschaft:'

AGK1 Epookki 1880
AGK2 Epookki 1930
AGK3 Epoo_kki 19_60 n. 180 _Q_OO t'amden o, 3, Hoy Mg
T iPPAR cos (ESA)  1989- 1943 B 28 pY
oo o0 — V20 005 dahka B & 9" (13") 01002  0's0y

Tq(,l,«o oo se0 ~ ! "ht) e lo-n™ 0."0\",

N



2.2 Tahtien avaruusnopeuksien miadrdadminen

Tahden nopeusvektorin maarddmiseksi tarvitaan sen suunta (esim. o) ja
suuruus (kms'1), tai nopeuden 3 komponenttia suorakulmaisessa
koordinaatistossa. Naméa komponentit saadaan kahdella hyvin erilaiselia

menetelmalla:

a) Nopeus ndkdséteen suunnassa = radiaalinopeus Ve,

saadaan spektriviivojen siitymastd AA

-\L'L = A\ (t8ssé@ v, <<c)
c /A

Yleensa sateisnopeudet halutaan ilmoittaa auringon suhteen levossa olevalle

havaitsijalle. — suoraan havainnosta saatua v,' on korjattava maan

py6rimisliikkeen (< 0.5 kms'1) ja rataliikkeen (< 30 kms'1) aiheuttamilla

- b\d\‘o S QA‘.*(\.‘\\C.‘A L7

effekteilla. Merkitaan tatd seuraavassa v, ( barySenbine. vy )

- Sateisnopeuden mittaustarkkuus parhaimmillaan n. 0.5 kms™T (tahdille)

- Sateisnopeus tunnetaan noin 20 000 tahdelle.

b) Nopeus ndkdsadetta vastaan kohtisuorassa suunnassa

= tangetiaalinopeus t

madrittelee avaruusnopeuden kaksi muuta komponenttia.
Tangentiaalinopeuden saamiseksi on havaittava tdhden ominaisliiike ja on
myo0s tunnettava tdhden etaisyys.

Ominaisliikkeen maaraamiseksi on havaittava tahden paikka (c,8) vahintaan

kahtena ajankohtana ty jats, joiden erotuksen on oltava ty-t4 = useita 10

vuosia. ( Hipparcos At = A=y &) -



Ominaisliike p ilmoitetaan
yksikbissa kaarisekuntia/vuosi ("/a)
suurin ominaisliike ~10"/vuosi,

yleensd vain muutamia 0".01/vuosi.

Komponentit:

By = u'sinP - Pe= Fos.’kabdma.
( N— E)

Hg" = n'cosP

Aikamitassa:

Mo® =1/15p,"/coss (1°=15")

l""(" ‘/“.{‘-/5 cend

Tangentiaalinopeus:

" '1
o ty = K" [kms™']
tS = Krus" [kmS-1]
[l = pc
T [Losttg] = "/vuosi

l

e = (ﬁ) ( "/mx > (3.08¢.10'%) 75¢ 205

((vwesi/ 5 o 3.15¢ - 101 "33




oL=9 °

X o.20

c) Avaruusnopeus kiintedssd suorakulmaisessa koordinaatistossa x. v. z

Vs by t suunnat riippuvat tahden suunnasta (o.5).

Nopeuskomponentit halutaan saada kaikille t&hdille samassa

koordinaatistossa x, y, z (kuva yll3).

r coso. cosd

x
I

r sino cosd

<<
I

zZ =T sind

. . . bt 3
r coso CoSo - ¢. I Sino. cosd - & r cosa. SiNd

>
n

r sinc. cosd + o, r COSo. COsS - & r sinar Sind

rsing + S r et d

Ne
|



r =v, [kms™"]

&= do/dt [rads’'] t, = &rcosd s pu
5 = do/dt [rad 5'1] ts = &
X = Ve cosa cosd -t sina - g cosa sind
§/ = Vv sinacosd + t,cosa- tssina sind
7 = vV, sind + t5C0Sd
Paikallinen | ndardi

(= Local Standard of Rest)

Edella tarkastellut nopeuskomponentit olivat nopeuksia auringon
suhteen. Koska auringolla on tietty oma (satunnainen) pekuliaarinopeus,
on tarkoituksenmukaisempaa tarkastella téhtien ym. taivaankappaleiden
nopeuksia sellaisessa auringon suhteen tasaisella nopeudella likkuvassa
koordinaatistossa, jossa auringon lahiympéristén tahtien
nopeuskomponenttien keskiarvot = 0. TAdma koordinaatisto on nimeltdan

paikallinen lepostandardi (Local Standard of Rest = LSR).

>.<, )./ z = tahden nopeus auringon suhteen
U‘- = )’S-- < ).( > .

L] r L
Vo= Yy w, 4, x téhde\ nopeus LSR:n suhteen
V\‘- = .Zl'- < Z. >
tassd:(«<x > = 1/NZ>'< & kaikkien tarkasteltujen téahtien

[}
y> = 1/N; Y ¢ nopeuskomponenttien keskiarvot

¥ A
Ne
I

1INS z auringon suhteen.
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Nyt on selvéstikin:

. . . o
Auringolle itselleenon x=y =
siis: Ug = -<X>

Vg = -<y>

Kéytdnnossa sovittu:

o (1900) = 18"

& (1900) = +30°

V(-) =20 kms"l

z=0

Nopeuskoordinaatisto (u, v, w)

= V@ cosA® cosDO

c
O]
|

= V@ sinAO cosDG

<
O]
|

Wg = V@ stO

= Vism



2.3 Primaariset mengtglmét tahtien gtéisxxksien maaraamisessa

Perusidea: 1) Tunnetaan jokin riittdvan pitka kanta
absoluuttisissa yksikdissa (AU tai km)
2) Mitataan se kulma, jossa tdma kanta nakyy tdhden

/ etaisyydelta katsottuna

Kaksi tilannetta:
| 1) Kanta havaitsijan puoleisessa paassa (maan radan
/ halkaisija, auringon liikkuma matka [km])

2) Kanta tédhden puoleisessa paassa (tahden liikkuma
Q. [kw:l

1 1.

matka [km])

a) Trigonometriset parallaksit

Kanta: Maan radan halkaisija = 2 AU

/H
/{J 70 2 5n

N

n

1]
5] ®

04 268

y A 206 268 o
r

< 4" <p rs lpc =206 265 AY

I“[fo:l



/6

Tahden aarellisen suuruisen etiisyyden (parallaksi = ) ansiosta sen
koordinaatit muuttuvat periodisesti 1 vuoden jaksolla siten, etta téhti
piirtaa taivaanpallolle ellipsin, jonka puoliakselit ovat A- ja B-

koordinaattien suuntaiset ja suuruudeltaan =" ja x"sing.

Todistus:

X = rcosicosp dx = drcoshcosB-dA rsinAcosp-df rcosising

y = rsinAcosp dy = drsinAcosp + dA rcosicosp - dB rsinAsinp

z=r sinf dz=dr sinB +dBpr cosp
M dr = dxcosicosp + dysinicosp + dzsinf

. ws (b« dir=-dxsinA +dy cosA
- dp r = -dxcosAsinp - dysinAsinp + dzcosp

A, B ovat tdhden koordinaatit auringosta katsottuna

A+ AN, B+ AB ovat tAhden koordinaatit maasta katsottuna

Siirtyminen auringosta maahan vastaa xyz koordinaatiston

yhdensuuntaissiirrosta maaralla

Ax = acos\p =-acoshg (Ag =A%+ 180°)

Ay = asinL§ = -asinkg

A2 = O

Sama koord. muutos A\, AP saadaan jos koordinaatisto pidetéén kiinteana ja

siirretddn tahtea -Ax,"Ay verran:
cosP AL r = -acosdgsin) + asinlgCcosA = asin(Ag-A)

! ., . :
S?;‘e,‘ AB 1 = -acosAgCOSA - asinkgSinA = -acos(rqg-A)

2 =cospAL = w'sin(Ag-)) (‘% )",_ (._32-———-)?— = 1

” = AB = -1"CoS(Ag-A)sinf = % sin@




.

Trigonometristen parallaksien mittaaminen:

Koska lahinkin tahti (o« Cen C = Proxima Cen) on r = 1.32 pc etéisyydella,
ts. = =0".76 ei ole ollut mahdollista mitata parallakseja absoluuttisten

a, & mittausten avulla. Mittaus tehdaan suhteellisena mittauksena
samassa sunnassa nikyvien ja paljon kauempana olevien tahtien suhteen,
joiden parallaksi on haviavan pieni.

Ensimmaiset parallaksimittaukset visuaalisesti heliometrilla #a<

lankamikrometrilla:

Bessel 1828 6 | Cygni r =0"31 (nyk. 0".32)
W. Struve 1838 o Lyrae t=0"25 (nyk. 0".12)
Henderson, Maclear o Centauri T=1" (nyk. 0".76)

Nykyisin mittaukset valokuvauslevyilta (pitka polttovali !).
Sopivia kandidaatteja parallaksin mittausta varten ovat
1)Kirkkaat tahdet (m < 5™)

2) Suuren ominaisliikkeen tdhdet m > 0".2/vuosi

Luettelo: L.F. Jenkins, General Catalogue of Stellar Trigonometric
Prallaxes, Yale Univ. Obs. 1952, sisdltda 5822 parallaksia
(1963 Supplement),
Nyt: n. 7000 tédhted

Suhteellisten koordinaattien mittaustarkkuus +0".01

Siis © =0"05 on raja jota pienemmilla trigonometrisilla parallakseilla
mittausvirhe jo liian suuri, ts. trigon. parallaksit kdyttékelpoisia
etdisyyteen r<20pc asti

.Hip_parcos:iO".OOZ — trig. parallakseja r<100 pc asti



Liikkuvien tdhtirvhmien (moving arou rallaksi

Fysikaalisesti yhteenkuuluvien tihtien ryhmé lilkkkuu avaruudessa likimain

yhdensuuntaisesti ja samalla nopeudella. Esim. avoimet joukot

P
* 7'/" s e
¢ u&ﬁﬂw R = /
l ){\ /\w,,\l“swx / Eonveigeate -

/@\/ priFe

Avoruwoless s Taivaanpallolla:
isoympyran kaaret ominaisliikevektorien

kautta leikkaavat konvergenssipisteessa

Etadisyyden méardamiseksi on tunnettava:

(1) v, = sateisnopeus vahintaén yhdelle yhmén tahdelle

(2) ﬁ’= ominaisliike (ja sen suunta) mahdollisimman monille ryhméan

tahdille
o A

V = v /cosy

V sama kaikille ryhmén

tahdille
>
t = ICru" = V-siny
V sin YA
s )
K -/u'

v, u" ja r erisuuret ryhman eri téhdille
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Fig.2.16. The Taurus moving group
with the Hyades. The individual mo-
tions of the stars are indicated by
darts. [After Van Bueren (1952)]



Tassa menetelmassa on kantana tangentiaalinopeus t[kms'1] ja
mitattavana kulmana t:t4 vastaava ominaisliike IA‘.‘ Oleellista on se, etta
radiaalinopeus antaa t:n absoluuttisissa yksikdissé [kms'1]
Térkein esimerkki: Hyadit
Radiaalinopeuksista: V = 43.0 kms1 £0.4
Ominaisliikkeet ~0".1/vuosi
Tahtien etéisyydet 36-52 pc, joukon keskus r = 44,34+ 0,23 (#1PPARCos 1197 )
48+1 pc (Schwan 1990)
Joukon lapimitta ~20 pc

Hyadien parallaksi on keskeisen tarked téhtien luminositeettien

kalibroinnissa — spektroskooppiset parallaksit

Muita esimerkkeja: Ursa Major-ryhmd r=100pc
Scorpio-Centaurus -ryhmé r =170 pc

Menetelman kayttdalue: r < muutama 100 pc, siis oleellisesti laajempi

kuin trigonometrisilla parallakseilla.

) Statist laksi

Naissa meneteimissé kdytetdédn kantana joko

a) Auringon liikettad [kms'1] tai Mitattava kulma:

b) Téhtien liiketta [kms'1] tdhden ominaisliike p

Etdisyyksid yksittaisiin tahtiin ei saada méaaratyksi, vaan ainoastaan

keskiméaérainen etéisyys sopivasti valitulle tahtiryhmalle.



2¢
Perusajatuksena on ominaisliikkeen jakaminen kahteen komponenttiin

seuraavasti:

Piirretaan tdhden kautta isoympyra, joka

kulkee (auringon liikkeen) apeksista
antiapeksiin.

Ominaisliike p jaetaan komponentteihin

siten, efta:

~f: yhdensuuntainen Apeksi-

1: kohtisuorassa } Antiapeksi
suunnan
suhteen

( Posikokulmat N —=E )

Apeksin suunnan positiokulma merkitddn ¥

(riippuu tdhden koordinaateista a,5)

Havaituista pa" =+ a"sin\}l - ua"COS‘*’ (qj =y fs.'lm )

T= -ua”cos\P + ussin‘}’

Auringon like nopeudella Vg (=19.5 km/s)

- Tahh
kohden apeksia aiheuttaa, ettad koordinaa-
tistossa jossa aurinko kiinted, tahti liikkkuu
' nopeudella Vg antiapeksin suuntaan. Téahden
A[; blc (XY
(7
Vo Aurinko tangentiaalinopeus t = VgsinA
Tahden radiaalinopeus Toisaalta t = 4.74.rN5" jossaVg = auringon
Vv = -Vp s likkeen aiheuttama tdhden ominaisliike.

Saadaan

e = YosinA _Vosind
© 4 v 4. 7Y



Huomautus:

| Analogisesti tdhden vuotuisen parallaksin n kanssa voidaan maaritella

' ns. tdhden sekulaarinen parallaksi h, jolla tarkoitetaan sita kulmaa, jossa
auringon vuodessa kulkema matka nakyy tdhdesta (kohtisuorasti)

katsottuna.
Vo = "‘7" - ‘\,
A [k.us"} Cpel [”/a.:]
« VYo% 135 L
rn = ’:  cmm—
ho= 7 .79
g o= Y. ~7‘Cj
5=Vo - {a NS

al) v, -komponentti:

V =y +¥s ~J. = tdhden pekuliaariliike:

ofx Aatunnaisesti jakautunut ja <V.> =0

Tarkastellaan samassa pienessa alueessa taivaalla N tdhtea:

V. p N ~
L Suy wdw = = "Zf? + 4 ZVx
(%4 ' _ ’ \___"J
-f (‘r");'.o

n = k.0. tdhtien kgskimééréinen eli g;g;is;inen garallaksi

— 4
7¢ = < S > <> = havaittujenV-komponenttien

Sin A
Vo " keskiarvo

Tassa menetelmassa kantana auringon likkuma matka Vg'(t,-,) téhtien

ominaisliikkeiden mittaukseen kaytettévissé olevana aikavalind

t,-t, = kymmenia vuosia.



T="T+ 1+ satunnaisesti jakautunut ja <t«> =0
g te Tarkastellaan sen vuoksi 1] : a
! [t
Ve g ol - el 1)
| 434 r ‘1 ke
Tarkastellaan sitten N tahtea tietyssa
! pienessé alueessa taivaalla. Parallaksin
/ magraamiseks! johdetaan tille arvio
L
Qé Vp=-VgCOSA + Vp»

Jos oletetaan etta téhtien nopeudet ovat isotrooppisesti jakautuneet, niin

saadaan:

oy = Lr]y =< we #ve D)
Oletetaan, etta t-nopeusjakautuma riippumaton parallaksista. Silloin:
Ty HH <) J> - <lv +Vg %7\]>

u3y <))

<I'V'.,- + Ve w1[>

n

=i

Kantana tahden liikkuma matka vp+(t,-t;) ominaislikkeen t mittaukseen

kaytettavissa olevana aikana (t,-t,).

l

\)k) Vastaavasti voidaan kayttda tahtien pekuliaarisia liilkkeitd v« ja }

1)

\4

sl
=

radiaalinopeuksia v
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Spektriluokka - I. magn. kalibrointi
- MKK spektriluokittelussa saadaan myds tdhden luminositeettiluokka: Ia,

Ib, 0, I, IV, v(esim. ® G2 V)

- Kutakin MKK Sp.luokkaa vastaa tietty absol. magnitudi

My (G2V - My, = 4.7). Téata ei kuitenkaan voida suoraan (teoreettisesti)

paatella tahden spektrin perusteella, vaan M,,-Sp.luokka relaatio on

ensin empiirisesti kalibroitava: tata varten on tunnettava joidenkin ko.

Sp.luokan tihtien etéisyydet geometristen et. maar. menetelmien

perusteella (esim. trig. parallaksi).

- Vaikeuksia aiheuttavat tietyt harvinaiset tahdet, esim. ylijattildiset,
koska niité ei (sattumalta) esiinny auringon 1&hiymparistossa eika

Hyadien liikkkuvassa joukoissa.

- Naissa tapauksissa kaytetaan seuravaa menetelmaa: Avoimien joukkojen
paasarjojen yhteensovittaminen:
1) Hyadien etaisyys méaératty geometrisesti r = 48+1 pc
2) Zero age main sequence (ZAMS) sama kaikille nuorille avoimilie
joukoille (ika < 109 a)
3) Eraissd kauempana olevissa avoimissa joukoissa esiintyy myds

varhaisimpia Sp.luokkia O ja B (joita Hyadeissa ei ole)

Blaauwin (1963) tekemadssa menetelman sovellutuksessa kaytettiin

seuraavia joukkoja:

Hyadit, Plejadit, o« Persei joukko, NGC 2362, Il Cephei (assosiaatio),
NGC 6611

A, Blaauww :
The Calibration of Luminosity Criteria

Stars and Stellar Systems lll, 383.
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~sl L — NGC 6611
\p Zero- Age Main Sequence [
-4 I I/mCep .
w3 \\' NGC 2. <> Hyades
s Pleiades
-2} o (Per cluster
1~ Pleiades x NGC 2362
-1 - 1 o M Cep
. a NGC 6611
[}
0 [~ \ =
-
+ 1 = \x“. n
+2 | \\
+3+ o
+4 .
+5 -
+6 | -
+7 —
1 1 1 l 1 l 1
-3 -2 -1 0 1V 2 3 4 5 6 7 8 9 1011 12 13
(B-V),

F1c. 9.—The zero-age main sequence (‘“ZAMS”’) for visual absolute magnitudes, as defined
by the non-evolved parts of the main sequences of the clusters indicated in the diagram,

TABLE 4
THE ZERO-AGE MAIN SEQUENCE
B—-V Mu B-V Mv B-V MU
—0.35........ —5.50: 4+0.05....... +1.80 +0.50....... +4.20
— .30........ -3.30 +4+ .10....... +2.00 +0.60....... +4.80
— 25........ —2.10 + .15....... +2.25 +0.70....... +5.40
— .20........ —1.10 + .20....... +2.50 +0.80....... +5.90
D L —0.20 4+ .25.... ... +2.70 +0.90....... +6.30
— .10........ +0.60 + .30..... +42.95 +1.00....... +6.80
— 05........ +1.15 +4+ .35....... +3.20 +1.10....... +7.20
0.00........ +1.55 +0.40....... +3.55 +1.20....... +7.65

A Bloaaww @ The coalrbcaton ot lumo'uo.h'ty Cll',"ﬂ‘\)
Slars ond Sthar Systtms IT, s 383
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3. Tahtien avaruusjakautuma auringon lahiymparistéssa

On paikallaan tarkastella 9rik‘seen Linnunradan paikallista rakennetta ja
kokonaisrakennetta, koska kaytetyt menetelmat poikkeavat toisistaan

r <1 kpc: havaitaan paljon absol. himmeita tahtia
— kéytettdva statistisia menetelmia

r > 3 kpc: voidaan havaita vain absol. hyvin kirkkaita tahtia
— tarkastellaan yksittéaisten kohteiden avaruusjakautumaa

3.1. Stellaaristatistiikan perusyhtalo

Stellaaristatistiikassa on tehtdvdna méaarata havaintojen avulla funktio
W (r’ ll bl MJ S)

joka ilmoittaa tihtien lukumadran tilavuusyksiké[ssé (pc 3) suunnan b ja
etdisyyden r funktiona erikseen kullekin spektriluokalle S ja absoluutti-

selle magnitudille M.
Seuraavassa jatetdan | ja b pois mutta tarkastellaan funktiota y sili

aina maaratyssd sunnassa. Voidaan jakaa y kahden funktion tuloksi:
y (r, M, S) = Dg(r)-¢ (M, S)
jossa  Dg(r) = tiheysfunktio, s.o. spekiriluokkaa S olevien

tahtien lukumaara tilavuusyksikkda (pc3) kohden
Dg(0) = D, auringon ldhella

[Ol.: ¢ eiriipu r:std]

o(M,S) = kirkkausfunktio (luminosity function):tietyssa
tilavuusyksikdssé olevien tahtien lukumaara M:n
ja S:n funktiona



Aikaisemmin tehtiin tutkimuksia joissa ei erotebtu tahtia spektriluokan
mukaan. Talldin kaytettiin vastaavasti funktioita

D(r) ="yleinen" tiheysfunktio = Zs_— Dg(r)
(M) = "yleinen" kirkkausfunktio = > #(M,S)
s

Tallaiset tutkimukset antoivat tietenkin vain melko karkeaa tietoa tahtien
jakautumasta.

Johdetaan seuraavassa yhteys tahtilaskennoista saatavan havaitun suureen
A(m) tai N(m) ja em. funktioiden D ja ¢ valilla: ‘

Tarkastellaan pelkastian spektriluokkaa S olevia tihtia pienessa

alueessa o (avaruuskulmassa) taivaanpallolla

df“_‘ an/'ﬂ\'d« EEAR L

T:"a vunsS dVlm"Ar

Tarkastellaan niitd dV:ssé olevia tdhtid (Sp.luokka S), joiden absoluuttinen
magnitudi on M. Niiden lukumééra on = Dg(r): ¢ (M,S)-dV ja niiden
ndenndinen suuruusluokka m saadaan kaavasta

m =M+5Ig r-5 + A(r)

Siis dA(m,S) = Dg(r) - ¢(m-5lgr +5-A(r), S) w e*dr

Mutta sellaisia tahtid, joiden ndenndinen suuruusluokka =m, on eri
etdisyyksilld r riippuen niiden absoluuttisesta magnitudista M.

Naenndisti suuruusluokkaa m olevien tadhtien kokonaislukumaara saadaan
integroimalla yli kaikkien etdisyyksien:

” oo
A(m,S)=wJ‘DS(r) o (m-5lgr+5-A(r), S) redr Aln,S) ™72
W L.Zl

0

Tama on stellaaristatistiikan perusyhtald.



Tiheysfunktion Dg(r) maadrdamiseksi havaitusta funktiosta A(m,S) on siis
ratkaistava integraaliyhtdld. Tata varten tarvitaan:
1. A(m,S) havainnoista
2. A(r) interstellaarinen ekstinktio samojen tai joidenkin muiden
tdhtien havaintojen avuila
3. ¢(M,S) kyseiselle spektriluokalle S.

Kaavassa avaruuskulma « on yleensa 19 x 10 = 10°.

Kohdassa 1.2. on jo selostettu A(m,S):n maaraamistd havainnoista.
Seuraavassa tarkastellaan ensin luminositeettifunktion ¢(M,S) ja sitten
interstellaarisen ekstinktion A(r) maaraamista ennenkuin esitellaan
tahtilaskentojen avulla saatuja tuloksia Dg(r):lle.

3.2. Kirkkausfunktio (Luminosity function = LF)

Kirkkausfunktio ¢(M,S) on mielenkiintoinen paitsi tahtitieyden Dg(r)
maardamisté varten myds tihtien syntyprosessia tutkittaessa. Talla
hetkelld havaitusta kirkkausfunktiosta voidaan johtaa alkuperiinen
kirkkausfunktio, so. kirkkausfunktio syntyville tihdille.

Kirkkausfunktion maaraaminen havainnoista on periaatteessa hyvin
yksinkertainen tehtava:
Jos oletetaan, etta kaikki tdhdet auringon lahiympéristdssa (esim.
r < 20 pc) on keksitty, ja niiden parallaksit ja siis myds absoluuttiset
magnitudit M tunnetaan, niin tarvitsee vain laskea tadssé otoksessa olevien
tahtien lukumaara kutakin intervallia M-1/2 .... M+1/2 kohden — ¢ (M) tai

og(M).

Kaytettdvissa oleva havaintomateriaali poikkeaa kuitenkin monella tavalla
em. ideaalitapauksesta:
(a) Havaintomateriaalin epataydellisyys
esim.r=10pc - m=M, jos pyritdan Mj;p, = 15rn saakka olisi
tunnettava kaikkien mjj;, = 15™ kirkkaampien tahtien parallaksit
(~107 tihted — mahdoton tehtéval)
(b) Valintaeffektit
- Parallakseja mitataan tahdille, joilla suuri p. Tall6in jaavéat pois
tahdet joilla pieni avaruusnopeus tai joiden liikesuunta on havaltsuaa
kohti
- Auringon lahella (r<20 pc) ei ensink&ién kirkkaimpia tahtia, ts. M< -2
(c) Havaintovirheet parallaksissa Ar =~ + 0".01

27
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a) Havaintomateriaalin epataydellisyys

Parallakseja mitataan tahdille, joilla on suuri ominaisliikke p, koska ne

ovat todennakdisemmin ldhelld aurinkoa. 5 s o s
Rajat' i v V/ T 1 7 43 5.1 0 >
m > Z /
5 0 o's|-
5-9 0".2/a e
9-15 0".5/a -} /
] Z
ol /
1
H

Nama ehdot tayttaville tihdillekin on parallaksimateriaali epatdydellinen:

tahtien lukumé&ara joilla (m,u)

Maéritelldén: Kq(m,p) = _
(m,p) tahtien lukumaara jolle = mitattu

Jos oletetaan, ettéd nimittdjéssa olevat tihdet satunnaisesti valittu
osoittajassa mainittujen tahtien joukosta pitdé jokainen tahti laskea
K1(m,n) kertaisesti, jotta saataisiin jakautumafunktio.

Go (rr:’, /p >hu0) = niiderl1I t:':htien lu:umééréi, jloi:a ndennainen <! havasHn p.
magnitudi m ja havaittu parallaksi n' seka ominaisliike > 1L5.
g ] p Ho T 4 0o A.

b) Valintaeffektin eliminoiminen

Pyritaén johtamaan jakautumafunktio G5(m,=') jossa ei ole rajoitusta
H > Hg.

Merkitaan: Gp(m,n')
Ko(m,n'/ug) =

Go(m,n'/u>pg)
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Tarkastellaan kaikkien
tahtien, joilla parallaksi = ',
tangentiaalinopeuksien t,, tg
jakautumaa. Tébhtien joilie
t<ty=474u,

T

parallakseja ei ole maaratty
(ympyrén sisépuoli)

koko taso

= K=

‘erle: limiting circle of tangential velocities for > pt,. Dashed circles:
_ ves of equal frequency of the ¢, ¢ 5 distribution.

ympyran ulkopuoli

Ql. Tangentiaalinopeudet normaalisti jakautuneet LSR:n suhteen (@, Yg):

: e"zl?z[(t.r' F)E + (ks -15)°]
2x L

P (ta,ts) =
” Plt g, ts5)dtadls = 1

s kobe fate
Tall6in = ‘rf q (tots)dt,dts
K, (m,x')
t .,3' 4+ t;l > t:'
Ky(m,r')
r 1 Ho=0"5 py=0"2 Ks(m,n') keskiarvo yli
koko taivaan
50pc 0".02 830 27 Ol. Vg =25 kms™!
20 0 .05 2.7 1.18 o =30 kms-1
10 0.10 1.28 1.08
5 0.20 1.06 1.01

T.s. etdisyydella 50 pc olevista tihdista 1/2.7 = 37 %:lla on ominaisliike
i > 0".2, mutta vain 1/830 = 1.2 %glla p > 0".5.



c) Parallaksin mittausvirhe

Koska mittausvirhe +0".01 on huomattava osa itse parallaksista
(r = 20 pc — & = 0".05) useimmissa tapauksissa, on sen vaikutus
huolellisesti eliminoitava

Gg (M, x') - G (m, )

n' havaittu parallaksi, n todellinen parallaksi.
Ei kasitellad tassa.

Funktiosta G (m, r) saadaan nyt ¢(M) seuraavasti:

Kaavasta
Mm=M-5-5lgr > M=m+5+5Ign

lasketaan kutakin arvoparia m, & vastaava M.
Téllin saadaan H (M, nr) = G (M-5-5Igr,x)
= niiden tahtien lukumaéara, joilla on parallaksi n
ja absoluuttinen magnitudi M

Ja vihdoin: ' -
V. (n) = D, M) = VA jH(M,E)¢z

°
-
%

Tassé 'no on pienin mukaan otettu parallaksi ja V5 sitd vastaavan pallon
(esim. r < 20 pc) tilavuus

(van Rhijn)

Luminositeettifunktio D,¢(M) auringon ldhellé on esitetty seuraavalla
sivulla taulukossa. Heikoille téhdille M > 18™ jlmoitetut arvot ovat hyvin
epdvarmoja, koska ndille tehty vain vahan ominaislilkkkeen maarayksia.
- Kysymys kirkkausfunktion maksimin olemassaolosta:

— on olemassa maksimi Mpg = 15M 5



TasLE 44, General Luminosity Function

. log ™M) + 10  &M) X 10tperpct  (£/Lc) X 104 per pc* (/M) X 106
Moo Mus  Monoto  Mys  Photographic Visual — P€TP¢
-7 1.0 0.7 1 0.0003
-6 1.9 1.6 2 1 0.002
=5 2.8 26 0.0006 0.0004 6 4 0.011 .
-4 3.6 34 0.004 0.0025 16 10 0.045
-3 4.1 4.0 0.01 0.01 20 16 0.10
=2 4.6 4.6 0.04 0.04 25 25 0.25
-1 5.2 5.28 0.15 0.2 40 48 1.0
0 584 598 0.7 1 69 96 4
1 638 6.54 2 3 96 138 10
2 664 6.74 4 6 69 91 13
3 689 7.05 8 11 49 71 20
4 7.15 1.32 14 21 35 52 25
5 732 747 21 30 21 30 30
6 742 7.56 26 36 10 14 30
7 748 7.5 30 40 5 6 30
8 7.53 7.65 M 45 2 3 26
9 762 774 42 55 1 1 30
10 782 7.89 46 78 1 1 40
11 790 797 80 93 35
12 795 8.06 %0 115 2
13 804 8.11 110 130 28
14 8.11 8.15 130 140 25
15 8.15 8.10 140 130 25
16 8.1 8.0 130 100 20
17 8.0 80 100 90 18
.18 80: 179: 100: 80: 16
19 80: 179 100: 70: 14
20 8.0: 7.8: 100: 60: 12
Total 1328 1334 468 607" 485
Source: C. W. Allen, Astrophysical Quantities, 2d ed., London: Athlone Press, 1963, o7
p. 238, by permission.
T T T T T T 1 T | T T
’ = —
8 R : ,’,.o-—-o—o—o—:A‘ =
L]
u/fa" :\§’°/°
L ]
N /:/3 B
+ @
o/
? 61— g -l
E v
>
2 /° o M€Cushey
S o o V. Rhijn =
/a o Sterikeve
x Sanduleok
41— ;/B & Luyten —t
3+ —
= 1 1 | 1 | 1 1 | L 1
-4 -2 0 *2 +4 +6 +8 +10 +12 +i4 +|8
“V

F1a. 3. Recent determinations of the luminosity function log ¢(M,) for visual absolute magnitudes.
The solid curve represents the function adopted for further discussion. The dashed curve represents the
function derived by Sanduleak for the region of the North Galactic Pole.
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irkkausfunktio eri ktriluokill M

Tutkittaessa eri spektriluokkien luminositeettifunktioita on menetelma
sama kuin ¢(M):n miaidrdyksessi edella esitetty. Tietyn MKK spektriluokan
tdhdille hajonta absoluuttisessa magnitudissa yleensa <0™M.5 ja

kirkkausfunktio voidaan esittdd muodossa

¢ - 5}?1_(“- HO)?-
¢ (M,S) = —d—‘:

Havaittu hajonta o johtuu
1) havaintovirheista ja
2) todellisesta kosmisesta hajonnasta (esim. ika ja kemiallisen

koostumuksen vaikutus!)

31

# ¢ (Hu S) Sp. M,
| BB -4.0
Bo-Bg 2.0
Bs -1.0
Bg-Ag +0.2
S 7 As-Ag +1.6
| FO—F5 +2.8
' Fg-GoV +4.5
: GgV +5.0
'\l'-‘ & M Gg-KgV +6.0
Seuraavalla sivulﬁa Fg-Golll +1.3
¢(M,S) taulukon ja kuvan Gglll +1.0
avulla esitettyna Gg-Kslll +0.8
(eri lahteiden mukaan!) Kg-MsllI 0.0
Ms-Mglll -0.8

(McCuskey 1965)

0.5
0.5
0.5
0.5
0.4
0.5
0.3
0.3
0.5
0.6
0.6
0.6
0.6
0.5



TasLE 4-7, Luminosity Function by Spectral Type (10~¢ stars/pc®)

My o B A F G K M
-7 2X10¢ SX10¢ 3IX10* 3IX10™* 3IX107
-6 5X10¢ 25%10° 10 10— 10 4 X100 4X107
-3 0.001 0.025 0.01 0.006 0.008 0.004 0.010
-4 0.003 0.16 0.01 0.016 0.025 0.012 0.012
-3 0.01 0.50 0.05 0.08 0.08 0.1 0.06
-2 0.01 25 0.08 0.2 Q3 0.6 04
-1 0.01 12.5 1 1.6 1 25 3
0 0.001 20 20 2 8 23 10
1 0 30 100 30 30 120 10
2 0 20 200 160 50 110 0
3 0 10 80 700 150 100 0
4 0 0 30 1200 700 100 0
5 0 0 0 600 2000 300 0
6 0 0 0 200 1500 1500 10
7 0 0 U] 100 800 3000 100
8 0 0 0 10 400 2500 1000
9 0 0 0 0 200 1500 3000
10 0 10 0 0 0 400 8000
11 0 100 30 10 0 200 9000
12 0 200 400 100 0 100 100
13 0 400 600 300 100 400 10¢
14 0 800 1000 1000 600 800 104
15 0 1500 2000 1000 1500 1200 8000
16 0 3000 5000 3000 3000 6000

Source: C. W. Allen, Astrophysical Quantities, 2d ed., London: Athlone Press, 1963,

Pp. 239, by permission.

ﬂI A F G L3

™M

Hess diagram according to Lonnquist (Meddel. Astron. Obs. Upsala, No. 25,

1922.).
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Al sinen kirkkausfunkli

(Initial luminosity function)

Edella esitetty kirkkausfunktio patee auringon lahiympéariston
tahtisekoitukselle: eri ikdisid tahtid. Nyt kysymme: Millainen on
syntyvien tahtien kirkkausfunktio?

=Ahtdkohta: Pienimassaiset, absol. kirkkaudeltaan heikot tdhdet (M>5™)
viipyvét paésarjassa kauemmin kuin Linnunradan ikd T (= 1010 vuotta).
Suurimassaiset, absol. kirkkaat tdhdet (M<5M) kehittyvat pois paasarjasta
murto-osassa tésté ajasta.

Sp M te(M)
05 -5M g6 4.9 - 10% vuotta
"BO -4.2 10 -
B2 -2.5 22
B5 -1.0 68 -
A0 +1.0 240 -
F2 +3.1 1700 - T
.46
G2 +4.8 9700 -10 te < tGa‘axy
MO + 8.9 ~1 - 10"
~1-1013
M7 +14.0 1-10 te > tGalaXy
@
Okoon  ¢ps5(M) = padasarjan tahtien kirkkausfunktio
OiniialM) = syntyvien (= paésarjaan saapuvien tahtien
kirkkausfunktio
R(t) = syntyvien tahtien lukumaara aikayksikéssa

te(M) = tahden elinikd paésarjassa (riippuu absol. magnitudista M)



Linnunradan olemassaolon aikana, hetkestd t=0 nykyhetkeen t=T,

paidsarjaan saapuneiden (= syntyneiden) tihtien lukuméaéra

T T
T, = f $i (1) RUE) dt = by M) fR{t) At

(Tassé oletetaan, ettd ¢;..., (M) ei riipu ajasta)

Toisaalta pdésarjasta ovat tihan hetkeen t=T mennessi poistuneet kaikki

ne tahdet jotka syntyivat ennen hetked t=T-tg(M),

missd t(M) on ko. téhtityypin eliniki pd&sarjassa. Siis poistuneet tahdet:

T-te(m)
j’» = %‘ho’ku((h) f R(t) olt
0

Mikali M>5™ on te(M)2T joten yhtaan téhted ei ole poistunut, ja L, =0.

Padsarjassa tilla hetkella olevien tahtien lukumaara on siis

r
Ppsl) = 7,-1, = c#,-m.,‘.d(h)fﬂlt)dt
T-tgln)

Jos R(t) = vakio = -1—1_' (normeeraus)

P rslt) = i (M) —/— , Le4

C{)MS (H) = *v‘m’ku’(“) ) tEgT



Téman kaavan avulla voidaan nyt laskea ¢y g(M):n avulla ¢; i (M).

Tulos:
l ()
o« e H) ) _/‘/
1 C i‘;og;‘:,;‘ e
' 1 1 1 1 | I | 1 1 | — 1 1 1 1 1 J
-6 -4 2 0 2 o4 +6 +8 +10

My

Fig. 26.8. Luminosity function (M) and zero age luminosity function W(M,) of

main sequence stars in the solar neighbourhood. The functions @ and ¥ give

respectively the present number of stars per cubic parsec in the magnitude range

M.—} to My+1%, and the number of stars born in this range since the formation
of the Galaxy

Normeeraus siten ettd
kayrat yhtyvat alueessa
M>5M jossa niiden muoto
on sama.

N&ahd&dan etta kirkkaita tdhtia syntyy paljon enemman kuin niiden talla

hetkelld havaittu suhteellinen runsaus ensi silmdyksella osoittaisi.

Pinitial(M) voidaan verrata my6s hyvin nuorissa téhtijoukoissa talla

hetkella havaittavaan kirkkausfunktioon:

’, 4’ cluséoee(t)

Toxe P mstm) T
2 2} X .
3
(o]

(o]
g | |

or .

1 1 1 1 1 1 1
-4 -2 o 2 4 6 8
M

Fig. 26.9 Comparison of observed luminosity functions of young galactic clusters
NGC 6530 (dots), NGC 2264 (circles), and the Orion Nebula cluster (crosses)
with E. E. Salpeter’s zero age luminosity function. The ordinate is the logarithm of
the ratio of the observed luminosity function of the cluster (points) and of the
zero age luminosity function ¥(My) (line), to the observed luminosity function
&(My) for main sequence stars in the vicinity of the Sun. The luminosity functions
of the clusters have been adjusted for the star density in cach cluster relative to
that of the solar neighbourhood. (After M. Walker, 1957)

Unséld: der Neue Kosmos

Viivalla esitetty

Pintial(M)
ylla olevan
Ops(M)

teorian mukaisesti.
X esitetty:
o)

Havaittuja arvoja hyvin
nuorista joukoista:

q’cluster(M)



35" ‘ Ekstinktio

3% TEIHTIENVALINEN EEKSTINKTIO

A, Teoria

1. Ekstinktiokaava

Téhtienvdlisessd avaruudessa on kaasun lisdksi kiinteitd
hiukkasia (engl. "interstellar grains"), joiden kokonaismassa on
vain n. 1 % tdhtienvidlisen kaasun kokonaismassasta, mutta jotka
siitd huolimatta heikentdvidt hyvin tehokkaasti tdhtien valoa.

Kuten kaasu myos kiintedt hiukkaset ovat keskittyneet Linnunradan
tasoon noin 100 pc:n paksuiseen kerrokseen. Linnunradan tason
suunnassa on ndiden hiukkasten aiheuttama tdhden valon heikkene-
minen (tdhtienvdlinen ekstinktio) noin 1 suuruusluokka/kpc; Lin-
nunradan napojen lihelld ekstinktio on enint#d#n noin 072. Linnun-
radan rakennetta koskevissa tutkimuksissa on tdZhtienvilisen
ekstinktion vaikutus hyvin haitallinen. Se estdd meitd ndkemdstd
esim. Linnunradan keskusta ja aiheuttaza suuria virheitid fotometri-
sesti mddrdttyihin etdisyyksiin, ellei sen vaikutusta oteta tarkoin
huomioon. T&dhtienvdlisen ekstinktion tutkiminen antaa myos tietoja
tdhtienvdlisten hiukkasten ominaisuuksista. On voitu pddtelld muun
muassa, ettd hiukkaset ovat kooltaan suunnilleen valon aallonpituut-
ta vastaavia., Hiukkasten muodostamasta vdliaineesta kidytetdén
usein nimitystd "tdhtienvdlinen poly". Hiukkaskoon perusteella
olisi ehkid oikeampaa puhua "tdhtienvdlisestd savusta".

Tahtienvdliset hiukkaset voivat aiheuttaa ekstinktiota kahdel-
la eri tavalla:

a) Absorptiossa valoa imeytyy hiukkaseen, jossa se muuttuu

lédmpoenergiaksi. Hiukkanen sdteilee tadmdn energian takaisin

infrapuna-alueessa, ldmpotilaansa vastaavalla aallonpituudella.

b) Sirottumisessa valoa sirottuu alkuperiisestd suunnastaan
kaikkiin eri suuntiin, jolloin valon intensiteetti alkuperdi-

sessd suunnassa pienenee.
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Mainittakoon tdssd yhteydessd, ettd tdhtienvdlinen kaasu
aiheuttaa myds absorptiota, mutta vain joissakin kapeissa spektri-
viivoissa., Tdmdn viiva-absorption vaikutus on vdhdinen tdhden
kokonaissidteilyd tarkasteltaessa.

Johdetaan nyt kaava tdhtienvdlisen ekstinktion suuruudelle,
kun hiukkasten koko, taitekerroin ja lukumddrid cm3:ssé tunnetaan.
Yksinkertaisuuden vuoksi oletetaan, ettd kaikki hiukkaset ovat
samansuuruisia palloja, sdde = a cm, geometrinen vaikutusala =1Ya2cm2.
Hiukkasen todellinen ekstinktio-vaikutusala Cext poikkeaa yleensd

geometrisesta vaikutusalasta:

. al .

Cext = Qex‘b

Kertoimen Qext laskemista kdsitelldtin kohdassa 2. Jos edelleen
hiukkasten lukumddrd on N hiukkasta cm3:ssé, niin saadaan intensi-
teetin I pienenemiselle matkalla dl lauseke:

aI = -I-N-Qext.ﬁaz- d1 (1)

Optinen paksuus % mi#dritellddn seuraavasti:

2

dv = "Ta~dl .

= Qext
Integroimalla etdisyydelle r asti saadaan:

2 Ner

-
- 2 =
T (r) = Qext-‘lra _[N(l) dl = Qextﬂa
0
jossa N on keskim#ddrdinen hiukkastiheys ko. vdlilld. Kaavasta
(1) saadaan nyt integroimalla '
- -T(r) _ 1n=0.4 A(r)
I=I e =1I,-10

jossa A on ekstinktio suuruusluokissa. T (r):n lauseketta kdyttden
saadaan tdstd nyt tdhtienvdliselle ekstinktiolle kaava:

2

;
A(r) = 1.086-%(r) = 1.086 Q_ w82 [N(1)dl = 1.086 Q_ ,Wa’N r. (2)
[

Tdamdn kaavan avulla voidaan my6s kddnteisesti laskea esim, N, jos
A on tunnettu.
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B. sirottuminen ja absorptio pienissé hiukkasissa

Edelld esitetyissd kaavoissa kidytetty ekstinktion vaikutus-

kerroin (engl. "efficiency factor") Q voidaan laskea pallo-

ext
maisille hiukkasille, joiden sdde a ja taitekerroin m = n-ik

on annettu., Yleisesti on

Qext = Yabs * Qsca Cere = C‘a‘; L (Sc.\

jossa Q absorption vaikutuskerroin,

Q

abs
sironnan vaikutuskerroin .

sca

Hyvin pienille hiukkasille (x £L1) saadaan rajatapauksena kaavat:

o 2
-1
Q. =-4x-Im (55— ) o~ = (3)
abs ‘ me 42 M 2 a-fa,
2 2
8. 4 m°—1
Q = =X - Re ( ) (4)
sca 3 m2+2 ’
jossa on kdytetty merkintaa:
x = Z;Ia , \= valon aallonpituus .

Tdssd tapauksessa puhutaan Bgyleigkin sironnasta. Mielivaltaisen
kokoisille hiukkasille saadaan -sarjakehitelmd, joka suppenee sitéd
hitaammin, mitd suurempi x on. Kuvassa 1 on esitetty Qext
funktiona, kun m = 1,5 ja m = 1.33. Tédssd tapauksessa puhutaan Mien

Xin

o "41!4!11'!|111J_|1111!11!1
5 10 15 20 25 30.'

Kuva 1
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sironnasta. Hyvin suurille hiukkasille (x>> 1) saadaan Qext = 2,
kuten kuva 1 myos ndyttdd osoittavan. Puhtaasti geometrisesti
asiaa tarkastellen olisi odotettavissa Qext = 1 ; valon difraktio

hiukkasen reunocilla aiheuttaa Qext:n kaksinkertaistumisen.

Q. Tdhtienvdlinen punertuminen ("interstellar reddening")

Tdhtienvdlinen ekstinktio riippuu valon aallonpituudesta:
se kasvaa punaisesta ultraviolettiin pdin mentdessd likimain %:n
lineaarisena funktiona., T&md aiheuttaa sen, ettd suuren tdhtienva-
lisen ekstinktion omaavien tdhtien valo on punaisempaa kuin tdhden
spektrin perusteella olisi pddteltdvissid. (Spektriluokkahan madridy-—
tyy viivojen paikan ja ldhekkdisten viivojen voimakkuuden vertailun
perusteella, joten tdhtienvidlinen ekstinktio ei vaikuta siihen mi-
tddn, ) Kuvassa 2 on tdhtienvdlistd punertumista havainnollistettu
kahden t&dhden spekiritracingien avulla, joista toinen on voimakkaasti
punertunut (HD 18326) ja toinen vain vdhdan ( HD 14633 ).
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Tahden ndenndinen suuruusluokka visuazlialueessa saadaan

kaavasta:
V = MV + 5lgr - 5 + Av , (5)

Jossa M’V = absoluuttinen suuruusluokka visuaalisessa
etdisyys parsekeissa
tdhtienvdlinen ekstinktio visuaalisessa.

r

AV

Tdhden havaittu vdri-indeksi (B—V)Obs (= Bobs-vobs) saadaan

i

vastaavasti kaavasta:

(B_V)obs = Mg - My + Ag - 4

(B—V)o + Eg y .

jossa (B——V)o on tdhden ominaisvari ja EB—V vidrieksessi. Erittdin
tdrked tdhtienvdlistd punertumista kuvaava luku on absorption AV

suhde virieksessiin EB—V:

- v v
t =R o Eg-A : (6)
B-v FB7AV

R el riipu havaitun tdhden ominaisuuksista eik# mydskddn ekstinktion
suuruudesta. Sen arvoksi on midrdtty R = 3.ﬁ. Esiintyy tosin sellai-
siakin k@sityksid, ettd R vaihtelee vdlilld 3 - 6 eri suunnissa
Linnunrataa.

Ekxstinktion riippuvuutta aallonpituudestg,A(A.)'voidaan tutkia
siten, ettd verrataan toisiinsa kahden samaan spektriluokkaan kuulu-
van tdhden suuruusluokkia eri vdrialueissa. Oletetaan yksinkertai-
suuden vuoksi, ettd toisen tdhden (tdhti 2) ekstinktio = 0. Silloin

voidaan kirjoittaa:

r
= ) : - _
V1—V2 = 51g(r2) + Av , Xoska M1v M2V = 0.
Vastaavasti
i
1
B,]—B2 = Slg(r—2) + AB ]

%
U,-U, = 51g(;;) + Ay .
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r
Ndmd erotukset antavat siis A:n additiivistd vakiota 51g(-1—,-1‘) vaille
2

UBV alueiden lisdksi on kdytetty paljon R, I, J, K, L -alueita.
Seuraavassa taulukossa on annettu ndiden alueiden effektiiviset

aallonpituudet ja aallonpituuden ka@idnteisarvot:

U B v R I J K L

7\eff[/*] 0.36 0.44 0.55 0,70 0.90 1.25 2.2 3.4
114
o— bl 2.90 2'30 1.83 1.56 1.19 0086 0.47 0030
Aeff [/‘ ] ' ) -

Mittaukset ovat osoittaneet, ettd A(A ) 1dhenee O:aa A:n
kasvaessa hyvin suureksi. Tadmid voidaan myos teoreettisesti perus;-
tella esim. kaavojen (3) ja (4) avulla. Niistd kdy ilmi, ettd

Qyt —> 0, kun x —> 0 eli kun A-> o= | Kiytdnnossd A(A) voidaan
mitata muutaman M :n aallonpituudelle asti. Ekstrapoloin}i % —2 0
voidaan t#116in melko turvallisesti suorittaa. Termi 51g (;_—12-) on

aallonpituudesta riippumaton eikid hdiritse em. tarkastelussa. Kuvas-

sa 3a on kaavamaisesti esitetty A(X) ;(n funktiona. Siitd kiy
myos selvdsti ilmi, miten R:n laskemiseen tarvittavat suureet AV
ja Epy
td, Kuvassa 3b) on esitetty mittausten perusteella saatu ekstinktio-
kdyrd, jonka ultraviolettialueessa olevat pisteet ?\-1 > 3.5 #-1

on saatu raketeista suoritettujen mittausten avulla. '
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Kuvos 3b. A" (um™h)
Fig. )\ - Extinction cross-sections per H nucleus computed for graphite and silicate
spheres with the «<MRN» power law size distribution. Extinction curves are given for
silicate and graphite separately, and for each of the two graphite components (E L ¢ and
Ellc). Also shown (square symbols) are «average» observed extinctions from ref. [5].
Taken from ref [7),

Y114 esitettyd tarkastelutapaa voidaan kdyttdd siindkin
tapauksessa, ettd myos tdhti 2 on punertunut. T&d110in saadaan
A:n asemesta erotus A A = A.-A ja R mddrdtddn kaavasta:

172
e

R
4Epy

: (7)

Jotta eri t&@htipareista johdetut punertumiskdyridt olisivat keske-
nddn vertailukelpoisia, ne on tapana normalisoida siten,ettd
—)—V = 1.0,

Punertumiskdyrd on td114 hetkellsd epdilemdttd tdrkein havainto-
tulos tdhtienvdlisten hiukkasten tutkimisen kannalta. Kaavasta (2)
saadaan:

A()\) _ Qext(k)
Ep v Qext (B)=Qgxs (V) |

On siis yritettdvd 10ytdd sellainen malli tdhtienvdlisille hiukka-
sille, ettd Mien sirontateorian avulla laskettu Qext()_) riippuu
aallonpituudesta samalla tavalla kuin A(A ). Puuttumatta tarkemmin
ehdotettuihin hiukkasmalleihin, joita on ainakin kymmenen, voidaan
vain sanoa ettd td11d hetkelld ei vield tiedetd mikid niistd on lidhin-
nd oikea vai ovatko kaikki vaddrin. Punertumiskdyridn lisdksi on esi-
tetty myos muita testejd hiukkasmalleille.
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D. Fotometrinen etdisyydenmdidritys

Fotometrinen etdisyydenmdédritys perustuu kaavaan

V = MV + 5lgr -5 + AV .
Tdssd kaavassa V voidaan mitata, MV saadaan kun tdhden ominais-
vari (B—V)o tai spektriluokka tunmetaan (Mv:n kalibroimiseksi tdy-
tyy kdyttdd geometrisia etdisyydenmddrityskeinoja). Ominaisviri
(B—V)o tarvitaan myos AV:n laskemista varten, joka saadaan kaavasta:

3. ( '
Ay = 30 [__(B—V)obs - (B—V)O] .

(B—V)o voidaan middrdtd 2-vdridiagrammaa kidyttiden. (B—V)o saataisiin
myos tdhden spektriluokan avulla. On kuitenkin huomattavasti hel-
pompaa mitata tdhden UBV-suuruusluokat kuin mia&drdtd sen MKK-spektri-
luokka. UBV-fotometria voidaan ulottaa useita suuruusluokkia him-
medmpiin tdhtiin kuin MKK-spektriluokitus. Punertumiskidyrdsti sano-
tun perusteella voidaan pddtelld, ettd myods

Fy-p _ Au"s
Egy Ap-fy

on tdhdestd

ja ekstinktion suuruudesta riippumaton vakio. Sille on saatu arvo
EU_B/EB_V = 0.72. Tamin vuoksi tdhden paikka 2-viridiagrammassa
siirtyy kuvaan 4 piirretyn nuolen ("reddening line") suuntaisesti
alaviistoon oikealle, kun ekstinktio kasvaa. Kididnteisesti voidaan
taavaan paikkaan, ts. johtaa (U--B)o ja (B—V)o havaituista vidreistid
(U—B)ObS ja (B—V)obs. Parhaiten tdmd menetelmi soveltuu

0 - BS -spektriluokkien tdhdille. H.L. Johnson on esittidnyt edelld
kuvatun graafisen siirtdmisen kanssa tdysin yhtdpitédvin laskennolli-

sen keinon, ns. Q-menetelmdn.

Suure Q mddritelldzin havaittujen vari-indeksien avulla seuraavasti:

Q = (U—B)obs 0.72 -(B—V)ObS

Sijoittamalla t&hén
(0-Blops = (U-B), + Ey_p

(B-V)yps = (BV), + Ep y



ks tinktio

BLACK BODY
RADIATION -

Qq,ug)

U6

41086

1

-03 ~ 0l 201 403 55 07 FCUB V] 11 (B‘V)

The 1ddation between (U — B)g and (B — Vja for the main sequence (Johnsou
and Morgan 19335 Joknee: 1938). The broken iine represeiits black-body radiation. The arrow
indicates the reddening path for the O stars.

Kuva 4.

huomataan etta
Q = (U—B)o - 0.72 (B—V)o

ja siis ekstinktiosta riippumaton suure. Se riippuu vain tdhden

ominaisvdaristd. Spektriluokkien O - A2 tdhdille on saatu havain-

tojen perusteella seuraava riippuvuus:

(B—V)o = 0.332-Q

]

(B8-V)ye — 0332.Q

E‘Bw
Ay

L]
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e) Ekstinktion suhde viérieksessiin R=A/Eg
Fotometrisessa etdisyydenmaérityksessé R on hyvin tarkeé luku, koska sen

avulla saadaan kokonaisekstinktio A,, kun tédhden varieksessi Eg ,, tunnetaan.
R:n maaraadmiseksi on padasiassa kaksi menetelmaa

Verrataan kahdén tdhden véri-indeksejé eri aallonpituusalueissa (esim.
U-B, B-V,... ,R-l,...). Tahdilld sama spektriluokka, mutta erilainen
interstellaarinen ekstinktio. Saatu ekstinktiokdyra ekstrapoloidaan

A — oo (1/A — 0) jolloin A(L) —> 0, ja saadaan siis ekstinktion nollapiste.
(vrt selostus kohdassa c ylla).

("variable extinction method")

Téhtijoukkoon kuuluvilla tahdilla Idhes sama etéisyys, joten
etaisyysmoduli

V- M, =5Ig(r/10) + Ay(r) =const + R - Eg

on vakio tahtijoukon tahdille, mikéli A(r) sama kaikille naille tahdille.

Johtuen interstellaarisen pdlyn epétasaisesta jakautumasta
(pilvistruktuuri) A,/(r) vaihtelee téhdesta toisen vaikka r = const =>
V -M,, vaihtelee tdhdesté toiseen.
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Maarataan tihtijoukon kullekin tidhdelle
1) Spektriluokka => M,,, (B -V),

2)B-V=>Eg, =(BV)-(B-V),
3)V=>V-M,

10 I ! T T T 1 L]

h ondx Per

Suora:
V-M,, = R'Eg , + const

kulmakerroin:
R=3.110.3

—

10}

Eg-v
F16. 8. —The variable-extinction diagram for II Cyg

Eri joukoista saadut tulokset yleensa sopusoinnussa arvon R =3.1 kanssa.
Eréissa joukoissa saatu arvoja 3.1 < R < 6, mutta nama poikkeamat on voitu
selittdd johtuviksi

a) tahdista jotka eivat kuulukaan k.o. joukkoon tai

b) poikkeavista tahdista, joiden ympaérilla sirkumstellaarista pélya tai

c) Hil alueissa esiintyvista todellisista poikkeamista R:n arvossa.
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Ol. -Avoimen joukon lineaarinen lapimitta ei riipu etéisyydesta

-Havaittu lapimitta ei riipu ekstinktiosta

Havaitaan:

1) Kulmaldpimitta =»

@ Véri-indeksi B-V

P
Magnitudit V E—

OO =»

Av

(ks Harris, 1973) =>
€a-v
4) Pimeiden sumujen avulla (tihtilaskenn
Wolfin diagramma =>
=>

(ks. esim. Schalen, A & A 42, 251)

Johdetaan:

etdisyys=> (V-M, Jo

Eg.v Johdetome, eS’'m .
*‘ould.u"m Pa&su's«»st
\’N-Llu Sowftava s -

(V-MV)ObS
mentfelua Ua

AV=(V-wobs B (V B MV)o

R=3.0

Ay Ag. Ay Ag, A
R=3.1

@ |b|=50°| My = const , 6(M,) = +0™.3
kalibreink
My ¢ Ue o

B-V)o - Ue

(B-V), = 0™.98 + 0™.04

} V =5lgc'z - 6M.76

@ Havaitaan tason ldhelld olevia voimakkaasti punertuneita galaksijoukkoja:

z=>r=>A,=V-M,-5Ig(r/10)

E,. = (B -V)obs - (B - V)o }

Ylaraja neutraalille ekstinktiolle:

=> R=3.351£0.29

A, (neutraali) < (0.10 + 0.146) x A, (selektiivinen)

(ks. Sandage. PASP 87, 853, 1975)
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The Wolf Diagrams for Area 11l-a. The counts refer to the homogeneous smaller area of the
original area 111. The apparent size is 300’ 300°. In cases for which the continuous line diverges
from the dashed one, the extinction for the faintest apparent magnitude is accepted and listed in

A magnitude
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Fig. 5. The Extinction Curce for the Southern Coalsack. The derived extinctions are .ploltcd together
with-Whitford's (1958) extinction curve. The UBVRI extinction values are normalized to E(B—V)

= 1.0.



f) Interstellaarisen ekstinktion muodollinen eliminoiminen
stellaaristatistiikan perusyhtaldista

A(M,S) = ® | Dg(r) ¢(m+5-5lg r-A(r) , S)rdr (1)

Otetaan kaytté6n ns. fiktiivinen etdisyys

p=r 10 0.2A(r)

Silloin saadaan

A(m,S) =w[Ag(p) o(m +5-51gp(r), S)p°dp  (2)

jossa Ag(p) on ns. fiktiivinen tiheysfunktio.

Voidaan osoittaa, ettd A(p) ja Dg(r) vélilld on yhteys

D(1) = As(r)ﬁ dQ

v Jdr

= Ag(p)(1 +0.2In10 - r dA(r)/dr) 10 06AM  (3)

(Todistus harjoitustehtavana !)

Stellaaristatistiikan perusyhtéldn ratkaisemiseksi ratkaistaan ensin
yhtalosta (2) funktio A (p). Kun interstellaarinen ekstinktio A(r) on saatu

muuta kautta selville, saadaan nyt kaavasta (3) tiheysfunktio D (r)
lasketuksi.



