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1. fejezet

Bevezetés

1.1. A csillaghalmazok jelentosége az asztrofizikaban

Mar nagyon régen felismerték, hogy a csillaghalmazok kitiné laboratériumként szolgalnak
a csillagfejlodés kutatasahoz. Tanulmanyozasuknak fontos szerepe van abban, hogy job-
ban megértsiik a csillagkeletkezés és -fejlodés fizikajat. EbbdOl a szempontbdl a halma-
zok legfontosabb tulajdonsaga, hogy mar statisztikailag is jelentés mennyiségii csillagot
tartalmaznak viszonylag kis helyre stiritve. Ez lehetOséget biztosit arra, hogy egyszeri
modszerekkel rovid id6 alatt nagy mennyiségii, egymassal fizikai kapcsolatban allé csil-
lagrol tudjunk informéaciot szerezni. A halmazok csillagainak tomege meglehetOsen tag
hatarok kozott valtozik. Mivel ezek a csillagok tobbé-kevésbé egyszerre keletkeztek ugyan-
abbdl a molekulafelh6bdl, a halmazok szin—fényesség-diagramjanak megfigyelése alkalmas
a csillagfejlodési elméletek tesztelésére. A halmazok szolgaltatjak a legkisebb fizikai skélat,
amelyen a csillagok kezdeti tomegfiiggvénye tanulmanyozhaté.

Mivel a halmazt tagjainak gravitacids vonzasa tartja Gssze, fejlodését a Newton-tor-
vények szabdlyozzak. Soktest-rendszerek esetén a kolecsonhatasok rendkiviil bonyolultak,
ezért a csillaghalmazok fontos tesztelési lehetOséget biztositanak a csillagdinamika ta-
nulmanyozasahoz is. A halmazok térbeli eloszlasa szerepet jatszik a Galaxis strukturajanak
feltérképezésében. Példaul a gémbhalmazok eloszldsa segitett meghatarozni a Galaxis
kozéppontjanak a helyét és felfedezni a galaktikus haldt.

A fiatal nyilthalmazok adatokat szolgaltatnak a csillagkeletkezésrol a galaxisokban és a
Tejutrendszer spiralkarjaiban. Ezek a halmazok szintén érdekesek lehetnek a Naprendszer

eredetének vizsgalataban, mivel a meteorit mintakban talalt rovid élettartamu radioaktiv



magok arra utalnak, hogy a Nap maga is egy nagy tomegi csillag kozelében keletkezett,
ezért nagyon valdszinti, hogy tagja volt egy viszonylag sok taghdl allé halmaznak.

A halmazok eredetérdl nagyon keveset tudunk. A Galaxis gombhalmazai tobb milliard
évesek, ezért keletkezési mechanizmusuknak kozvetlen empirikus vizsgédlata teljesen le-
hetetlen. A nyilthalmazok azonban, ugy tlnik, folyamatosan keletkeznek Galaxisunk
korongjaban, és igy elméletileg lehetdség nyilik keletkezésiik és a benniik lezajlo fizikai
folyamatok kozvetlen tanulmanyozasara.

A dolgozatban el0szor bemutatom a vizsgalt objektumokat ill. az észlelésre hasznalt
miuszereket, majd ismertetem a mérések kiértékeléséhez hasznalt modszereket. A harma-
dik fejezetben sor keriil a tudomanyos eredmények ismertetésére, végiil a dolgozat egy

rovid oOsszefoglaldssal zarul.

1.1.1. Nyilthalmazok és csillagkeletkezés

A nyilthalmazok megfigyelése alapveto fontossagu azon fizikai folyamatok megértéséhez,
amelyek elvezetnek egy molekulafelh6tél egy fésorozati csillaghoz. A csillagok folyama-
tosan keletkeznek Galaxisunkban, ezéltal tulajdonképpen a csoportos csillagkeletkezés
minden fazisat figyelemmel lehet kisérni segitségiikkel. A benniik talalt fésorozat elotti
egyediilallé csillagoknal.

Ugyanigy, mint f6sorozati ill. fésorozat utani fejlédési allapotban 1évé csillagok eseté-
ben, a megfigyelt Hertzsprung-Russell-diagram lehetévé teszi az észlelések és a kiillonboz6
csillagfejlodési modellek joslatai kozotti osszehasonlitast. fgy nyilthalmazban 1évo fésorozat
elotti fejlodési allapotban 1évé csillagok detektalasa szamos elonnyel jar a kiterjedt csil-
lagkeletkezési teriileteken megfigyelt egyediildllé csillagokkal szemben.

A vizsgalat szempontjabdl a legfontosabbak a fiatal nyilthalmazok, melyek még mego-
rizték eredeti csillagpopulécidjukat. Idésebb (7 > 107 év) nyilthalmazok mér veszithetnek
csillagokat egymassal, illetve a Galaxissal torténé gravitaciés kolesonhatasok miatt. Azon-
ban a fiatal halmazok vizsgalata nem mindig egyszerii, hiszen a csillagok mellett a halmaz-
ban jelen lehetnek még a ”sziil6” gazfelhé maradvanyai, melyek megnehezitik a fotomet-
riai vizsgalatokat, hiszen igen erds differencialis vorosodést ill. extinkciét tudnak okozni.
Altalaban a két- harommilli6 éves halmazok optikai tartomanyban nem is lathatok, mi-

vel teljesen be vannak agyazoédva abba a molekulafelh6be, amelybol keletkeztek. Az ilyen



halmazok vizsgalatdhoz infravoros tartomanyban végzett megfigyelésekre van sziikség. Ez

a technika azonban csak az utébbi 10-15 évben kezdett jelentés mértékben fejlodni.

1.1.2. Nyilthalmazok HRD-je

A Hertzsprung-Russell diagram (HRD) a csillagaszat legfontosabb allapotdiagramja. En-
nek vizszintes tengelyén a csillagok effektiv hémérséklete, mig fiiggéleges tengelyén a
csillagok luminozitasa van feltiintetve. A diagramon a csillagok nem véletlenszeriien he-
lyezkednek el, hanem bizonyos részeken stiriibben, mashol ritkdbban. A HRD csillagokkal
leginkabb populalt teriilete a kis effektiv homérsékletektdl és luminozitasoktol a nagy ef-
fektiv homérsékletek és luminozitasok felé hizodo tn. fGsorozat. Itt taldlhaték azok a
csillagok, melyek magjaban hidrogén-hélium fuzi6 zajlik. A masik tertilet, ahol jelentés
szamu csillag helyezkedik el, a kis effektiv hémérsékletli, de nagy luminozitasa rész, az
un. oriasag. Az itt tartézkodo csillagok homérséklete ugyan alacsony, de nagy méretiik
miatt nagy az energiakibocsajtasuk. Ezek a csillagok a magbeli hélium égetésébdl nyerik

az energiat.

Csillagfejlodés a HRD-n

A csillagok fejlédésiik soran egy jol meghatarozott utat jarnak be a HRD-n. Ez az ut a
kezdeti tomegiiktol és kisebb mértékben a kezdeti kémiai Gsszetételiiktol fiigg.

A csillagok molekulafelh6k gravitaciés Gsszehuzédasabdl jonnek létre (Shu, 1977).
Eletiik elsd szakaszdban a hideg csillagkezdemény mélyen be van agyazddva a sziilofelhGbe.
Ekkor csak a szubmilliméteres tartomanyban torténé sugarzasabol kovetkeztethetiink je-
lenlétére. Ez az allapot kb. 1 millié évig tart. Késébb megindul a gravitacios 6sszehizodas
és az anyagaramlas a kornyez6 molekulafelh6bdl a csillagmag felé. Ekkor az anyagatadas
a sziilofelhd és a csillagmag kozott még kozvetlentil megy végbe, azaz a felhé anyaga
razuhan a csillagra. Erre a zuhandsra (infall) radidcsillagdszati mérések szolgaltatnak
bizonyitékot (Mardones et al., 1997). Az impulzusmomentum tébbletet un. bipoléris
kifajasok (outflow) szallitjak el a rendszerbél. Ez az tn. 0. osztélyt objektum (Class 0
object). Ez a fazis kb. 10000 évig tart, amig a csillag koriil ki nem alakul egy anyag-
korong (akkréciés korong). Ezutdn mar ezen keresztiil torténik az anyagatadas. A felh6
anyaga erre a korongra aramlik, majd a korongrdl a csillagra. Az ebben a fazisban 1évé

protocsillagot 1. osztalyti objektumnak (Class I object) nevezziik. Ekkor mér megjelenik
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1.1. dbra. A kis tomegi csillagok kialakuldsanak f6bb dllomésai (Lada, 1987).

a protocsillag hémérsékletére jellemzo feketetest sugarzas a spektrumban, de még mindig
a korong és a gazburok sugarzasa dominal. Ez a sugarzds azonban a homérséklet emel-
kedése miatt attevédik az infravoros tartomanyba. A csillag korili gazburok eltiinéséhez
kb. 10° évre van sziikség. Mikor a burok eltiinik, a csillag optikai hulldmhosszakon is
lathatova valik. Ekkor a csillag megjelenik a HRD-n a fésorozattdl jobbra (Stahler, 1983;
Palla és Stahler, 1990). Tulajdonképpen innen szamitjuk a csillag életét. Ez az un.
fésorozat elétti (Pre-Main Sequence, PMS) fejlodési dllapot. Ekkor mar a csillag csak az
akkréciés korongrdl kap anyagot. Spektruméban révidebb hullimhosszakon (2um alatt)
mar a feketetest sugdrzdas domindl, mig a hosszabb hullaimhosszakon az akkréciés korong

infravoros sugarzasa. Ezt az allapotot, mely kb. 1 millié évig tart, nevezziik klasszikus

6



T Tauri (Classical T Tauri Star - CTTS) éllapotnak. A csillag optikai spektrumaban
az akkrécio miatt megjelenik a hidrogén Balmer-sorozatanak valamint a kalcium H és K
vonalanak emisszidja. Ezenkiviil megjelenhetnek a kén, a nitrogén és az oxigén tiltott
vonalai, melyek a csillagra hull6 anyag becsapodasi helyein jonnek létre. Késobb a korong
lassan eltlinik, ezzel egylitt az emisszids vonalak is gyengiilnek, illetve megsziinnek. Ez a
folyamat kb. 10 millié évig tart. Ebben az éllapotban a csillagot gyenge vonali T Tauri
csillagnak (Weak-line T Tauri Star - WTTS) nevezziik. A WTTS fézis végére a csillag
eléri a fosorozatot és magjaban beindul a hidrogén - hélium fuzié. Az itt leirt fejlodési
utvonal csak kis tomegti (M< 2M,) csillagok esetén érvényes, hiszen a nagyobb tomegii
csillagok keletkezése és fejlodése olyan gyors, hogy esetiikben a fGsorozat elotti allapotot
gyakorlatilag lehetetlen megfigyelni.

A fésorozati allapot elérése utan a csillagok fejlodését kémiai Gsszetételiik valtozdsa
hatarozza meg. Ebben az allapotban tartézkodnak a csillagok a leghosszabb ideig. Egy
Naphoz hasonlé csillag kb. 10 milliard évet tolt a fésorozati éllapotban, mig egy 15
naptomegi csillag 11 milli6 évet. Itt a magbeli hidrogén héliumma val6 atalakulasa zajlik.
E folyamat kozben kialakul egy izotermikus, tisztan héliumbdl allé6 mag és koriilotte egy
hidrogént égeté héj. Az id6 elorehaladtaval a héj egyre vékonyodik, és égéstermékét a
magnak adja at, ezaltal a mag tomege egyre nd. Ezt nevezziik szubdrias allapotnak. Ez
egészen addig folytatddik, mig a mag tomege at nem 1épi a Schonberg-Chandrasekher féle
hatart. Ekkor a mag Osszehuzddasba kezd, mig a héj tovabbra is égeti a hidrogént. A
mag homérséklete novekedni kezd a kisugarzott gravitacios potencidlis energia hatasara. A
megnovekedett energiakibocsdjtas miatt a csillag taguldsba kezd és rakeriil a voros orias
agra. Mikor a mag homérséklete eléri a 100 millié kelvint, beindul a hélium nehezebb
elemekké vald égése. Innen a csillag tomegétdl fiiggden fejlodhet tovabb fehér torpe,
neutroncsillag vagy fekete lyuk allapotba.

A kiilonb6zo tomegl csillagok fejlodése jél nyomon kévetheto egy nyilthalmaz HRD-
jén. Lathato, hogy a nagy tomegi csillagok mar elfejlodtek a fosorozatrol, mig a kis
tomegiiek még mindig fésorozati dllapotban vannak. Az a pont, amely f6lott mar nem
lehet fésorozati csillagot taldlni (elforduldsi pont, turn-off point), jellemz6 a halmaz korara.

Minél idosebb a halmaz, annal alacsonyabb luminozitasoknél talalhato az elfordulési pont.



szin—fényesség- és szin—szin-diagramok

Gyakorlatban egy halmaz HRD-jének felvétele meglehetésen nehéz feladat. Ismerniink
kell ugyanis hozza a halmaz tagjainak luminozitasat és effektiv homérsékletét. Ezek a
mennyiségek pontosan csak spektroszképia segitségével hatarozhaték meg. Mivel azon-
ban egy halmaz latéiranyaban tobb szaz, esetenként tobb ezer csillag is tartézkodhat,
ez a feladat nagyon iddigényes. Ezért a megfigyel6 csillagdszok a HRD helyett a vele
ekvivalens szin—fényesség-diagramot hasznaljék. Itt a vizszintes tengelyen két kiillonboz6
sziirével mért fényesség kiilonbségét (a szinindexet), mig a fligg6leges tengelyen valamelyik
sziurovel mért fényességet dbrazoljuk magnitidéban. Az igy kapott diagramon ugyanuigy
kirajzolodik a fosorozat, ill. az déridsag, mint a HRD-n. A szinindex ugyanis egyértelmii
kapcsolatba hozhat6 az effektiv homérséklettel, mig a fényesség a luminozitassal.

A pontok elhelyezkedését a diagramon 4 paraméter szabja meg: A téliink valé tavolsag,
az intersztellaris abszorpcid és az ezzel Osszefiiggd vorosodés, valamint a kor. A tavolsag
és az abszorpcié a pontokat a fliggbleges (fényesség) tengely mentén tolja el, azaz minél
tavolabb van téliink a halmaz, annal halvanyabbaknak latjuk a tagjait. Ezt az 6sszefliggést

fejezi ki az 1.1. egyenlet

m—M=-5+5lgr+A,, (1.1.)

ahol M a csillag abszolat fényessége, m a latszé fényessége, r a tavolsag, A, az inter-
sztellaris extinkcié értéke magnitido egységekben.

A vorosodés a vizszintes (szin) tengely menti eltoldst okoz. A csillagkézi anyagon
athalado fény ugyanis szérodik a kiilonbozé részecskéken. Rovidebb hulldimhosszakon ez
a szordédas nagyobb mértékii, mig hosszabb hullamhosszakon kisebb. Emiatt a csillagkozi

anyagon athalado fényt vordsebbnek latjuk. Ezt a kovetkezd osszefiiggéssel jellemezhetjiik:

EB-V)=(B-V)—(B—-V)y, (1.2.)

ahol E(B—V) Johnson rendszer B—V szinindexében bekovetkezett vorosodés (B—V)
a megfigyelt szinindex és (B — V'), a vorosodésmentes szinindex.
Az abszorpcid és a vorosodés kozott a fennall a
Ay



kapcsolat. Ez egy tapasztalati 0sszefiiggés, amely a Tejutrendszerben minden iranyban
kozelitoleg érvényes.

A kor a f6sorozati és az 6ridsagon tartozkodo csillagok aranyat valtoztatja meg egy hal-
mazban. A fiatal halmazoknal még joval kevesebb csillag tartézkodik az éridsagon, mint
az idésebb halmazokban. Erre példa az 1.2 dbra, melyen ldthatd, hogy az idésebb halma-

zokban az elfordulasi pont halvanyabb magnitidé értékeknél van, mint fiatal halmazok

esetén.
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1.2. dbra. Kiilonboz6 kord nyilthalmazok szin—fényesség-diagramjai

Ha elméleti csillagfejlodési modellszamitédsok eredményeit abréazoljuk a HRD-n ill. a
CMD-n akkor az azonos kort, de kiilonb6z6 tomegii csillagok kirajzolnak egy gorbét. Ezt
a gorbét nevezziik izokronnak.

Ha tehat felvessziik egy halmaz szin—fényesség-diagramjat, és erre illesztiink egy elméleti
izokront, akkor meghatarozhatjuk a halmaz tavolsagat, korat, ill. a koztink és a halmaz
tagjai kozott fellépo fényelnyelés mértékét. Fiatal halmazokndl a harom paramétert nem
tudjuk egyszerre illeszteni a szin—fényesség-diagramra. Ez azért van, mert gyakorlatilag

végtelen szamu, egymastol nagyon eltérd paraméterkombindciot tudunk generdlni, melyek
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segitségével a modell izokron jol raillik a megfigyelésekre.

Ezt a problémat kiiszobolhetjiik ki, ha egy harmadik szlirén keresztiil mért fényesség
segitségével elkészitjilkk a halmaz szin—szin-diagramjat, amely mindkét tengelyén valami-
lyen szinindexet abrazolunk. Ezen a diagramon a csillagok pozicidja elsé kozelitésben
csak a vorosodéstol fiigg. Ha erre a diagramra illesztiink egy modell izokront (4ltaldban a
nullkoru fésorozatot), akkor meghatarozhatjuk a halmaz csillagainak dtlagos vorosodését.

A vOrosodés ismeretében a halmaz tavolsagat kiszamithatjuk azon csillagok segitségével,
melyek még nem fejlodtek el a fésorozatrol. Ezt ugy tehetjilk meg, hogy az ismert
vorosodéssel vizszintesen eltolt nullkori fosorozatot a szin—fényesség-diagram fiiggdleges
tengelye mentén addig toljuk, mig az egyezésbe nem keriil az elfordulasi pont alatt talalhaté
csillagokkal. Az eltolasnak megfelel6 magnittudo-kiilonbséget nevezziik tavolsagmodulusnak,
melybdl a vorosodés ismeretében az 1.1. és 1.3. egyenletekbdl a tavolsag kiszamithato.

A kor meghatarozasa ezutan az elfordulasi pont kozelében ill. az éridsdgon talalhato
csillagok segitségével torténik. A modell izokronokat korrigaljuk a megfelel6 vorosodés és
tavolsagmodulus értékével, majd dbrazoljuk ¢ket a szin—fényesség-diagramon. A legjob-
ban illeszkedé izokron kora adja a halmaz legvaldsziniibb korat (1.2 dbra).

Nagyon fiatal beagyazott halmazok vizsgalata soran az erés differencialis vorosodés mi-
att az izokronillesztés csak nagyon durva becslésként alkalmazhaté a kor- ill. a tavolsag
meghatarozasra. Ennek harom oka van. Az els6 az elébb emlitett differencialis vorosodés,
mely gyakorlatilag lehetetlenné teszi a fosorozat elétti ill. a vorosodott fésorozati csil-
lagok elkiilonitését a CMD-n. A masik ok az, hogy a halmaz tagjainak jé része még
fosorozat elotti fejlodési allapotban van. Az ezekre a csillagokra szamolt izokronok meg-
lehetosen bizonytalanok. Tovabba, ezek a halmazok optikai tartomanyban gyakorlatilag
lathatatlanok, csak infravoros hullamhosszakon tanulmanyozhatok. A fésorozati csillagok
vorosodésmentes infravoros szinei viszont nagyon kis tartomanyban valtoznak (A K, H-K
diagramon a f6sorozat gyakorlatilag egy fligg6leges egyenes), ami rendkiviil bizonytalannd
teszi a fosorozat-illesztést a CMD-n.

Emiatt az infravoros hullamhossztartomanyban sokkal nagyobb szerepe van a kétszin
diagramoknak. Ezen a diagramon a csillagok helyét csak a vorosodésiik ill. az esetleges
infravoros szintobbletiik hatarozza meg. A vorésodés egy egyenes mentén mozditja el a
csillagokat a diagramon. Az egyenes meredekségét vorosodési meredekségnek, masnéven

vorosodési torvénynek nevezziik. Az erds differencidlis vorosodés miatt az optikai kétszin
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diagramtol eltéré6 mdédon a nullkort fésorozat nem tartja meg az alakjat. A fésorozati csil-
lagok egy savban helyezkednek el. Ezt a savot nevezziik vorosodési savnak. A vorosodési
savtol jobbra (a voros oldalon) talalhatdk azok a csillagok, melyek infravords szintobblettel
rendekeznek a vorosodott fésorozati csillagokhoz képest. A sév bal oldalén (kék oldal) elvi-
leg nem taldlhatnank csillagokat, ugyanis a jelenlegi modellek nem tudnak olyan spektralis
energiaeloszlast produkalni, hogy a csillag a vorosodési sav {olé keriiljon. Gyakorlatban
azonban gyakran el6fordul, hogy itt is talalhatok csillagok. Erre tobb magyarazat is
létezik. Mivel a halmaz még be van agyazva a sziilofelhéjébe, elképzelhetd, hogy bizonyos
csillagoknak a normalistol eltéré vorosodése van valamilyen csillag koriili anyagfelhd mi-
att. Az is lehetséges, hogy a csillagok fotometridjat befolydsolja a sziilofelhé fényességének
egyenetlensége. A harmadik, és egyben legegyszeriibb magyarazat a fotometriai hiba.

Fiatal halmazok vizsgalatanal a legérdekesebb objektumok a vorosodési sav jobb ol-
dalan elhelyezked? csillagok, melyeknek infravoros szintobblete van. Az infravoros szintobb-
letet ugyanis egy csillag koriili anyagkorongrél érkez6 sugarzas okozza (Kenyon et al., 1996;
Chiang és Goldreich, 1997, és a benniik foglalt referencidk). Ilyen korong azonban csak
fiatal csillagok koriil talalhato, tehat azok a csillagok, melyeknek infravoros szintobblete
van, fiatal, valdsziniileg fésorozat elotti objektumok.

Ezen csillagok halmazbeli szdmardnya korrelaciéban &ll a halmaz koraval (1.3 dbra).
Fiatal (1 milli6 éves) halmazoknal gyakorlatilag az 6sszes csillagnal kimutathato infravords
szintébblet. 2-3 millié év alatt ezen csillagok aranya 50%-ra esik, mig 5 milli6 éves hal-
mazokndl gyakorlatilag alig taldlunk ilyen csillagot (Lada et al., 2002). Ez arra utal, hogy
a csillagkoriili anyagkorong 5 millié éves idéskalan megsemmisiil, ami fontos megkotés a
bolygokeletkezési elméletek szdmara. Az 1.3 dbra alapjan durva felsé becslést adhatunk
egy halmaz korara, ha ismerjiik azon csillagok ardnyat, melyeknek infravoros szintobbletiik

van.

1.1.3. Intersztellaris vorosodés, abszorpcio, vorosodési torvények

Az el6z6 fejezetben ismertetett analizis kritikus pontja az intersztellaris vorosodés ill. ab-

szorpcié meghatarozasa. Ezért érdemes ezen fogalmaknak egy kicsit tobb teret szentelni.

11



100 C N I ) N I N SN E N B

s L

4 =

z

& 80 ;

E: 3

Ag i \ 1

w [ \‘ _

b

:o: - Taurus 1C 348 i

B

8 — \ -

E 60

Z o Cham [ A -

g NGC 2284

g L i

= L _

@

2 40 |- =

u .

g L \ 4

P \

@ | \ n

2 \

i i L ]

= \

20 |- _
- T NGC 2362 .
L %,\ 1 _
L \ |
O | 1 | ‘ | 1 1 I 1 1 I‘. I 1 1 1 | 1 |
0 2 4 6 8 10
Kor (Millié év)

1.3. abra. Csillagok aranya, melyek koriil korong talalhaté, kiillonb6éz6 kort halmazokban

(Lada et al., 2002).

Vorosodés és extinkcio

A csillagkozi anyag a rajta athalado fény egy részét elnyeli és szérja. Ennek hatasara
a csillagrol érkezé fény intenzitdsa csokken. Ezt az effektust intersztellaris extinkcionak
nevezzilk. Megmutathatd, hogy az 1.1. egyenletben szereplé A, kozelitéleg megegye-
zik a latéirdnyba es6 optikai mélységgel (A, = 1.0867,), azaz aranyos a latéiranyba es6
csillagkozi anyag mennyiségével (Carroll és Ostlie, 1996). Az extinkcié mértéke fiigg a
csillagkozi anyagban talalhatoé részecskék méretétdl és anyagi mindségétol. Mie 1908-ban
kimutatta, hogy az exitinkcié fiigg a hullimhossztél (ay o< A7'). Ez azonban csak az
infravoros és az optikai hullamhossztartoményokon igaz. Rovidebb hullamhosszak felé
haladva ez az Osszefiiggés mar nem teljesiil, mint az a 1.4 abran is lathato. Kiilonosen
feltting a 2175 A-nél (4.6 1/p) levé cstics, ami grafit jelenlétére utal a csillagkozi anyagban.

Amint az az 1.4 abran latszik, az extinkcié révidebb hullamhosszakon jéval erésebb,
mint hosszabb hullamhosszakon. Ez azt eredményezi, hogy a csillagok fénye a csillagkozi
anyagon athaladva vorosebb lesz. Ezt az effektust vorosodének hivjuk, és az E(\ — Ay) =

Ay, — A,, mennyiséggel jellemezziik.
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1.4. dbra. Az intersztellaris extinkcié hulldmhosszfiiggése (Hoyle és Wickramasinghe,

1982)

Vorosodési torvények

Az extinkci6 hullamhosszfliggését vorosodési torvénynek is nevezziik. A vorosodési torvény

. e, . W Ay . o E(Mi—X2) _
legegyszertibb kifejezése a kovetkezo: o = Cn de szokéds hasznalni az BOw—a) — C2

formulat is, ahol ¢; és ¢y konstansok. A vorésodési torvények ismerete elengedhetetlen

feltétele annak, hogy az 1.1.2 fejezetben ismertetett analizist el tudjuk végezni. Ezek mu-
tatjak meg ugyanis, hogy a szin—szin-diagramon az izokront mekkora meredekségii egyenes
mentén kell eltolnunk ahhoz, hogy a megfigyelési adatokkal egyezésbe hozzuk, és ezaltal
megallapitsuk a vorosodés mértékét. Ezért gyakran a vorosodési torvényekben szereplo
konstansokat vorosodési meredekségeknek is nevezik.

Ezek a torvények empirikus vizsgalatok tutjan kaphatok meg. Habéar a vorosodési
torvények latdiranyonként kiillonbozoek lehetnek, hiszen a csillagkozi por osszetétele nem
teljesen homogén, a tapasztalat azt mutatja, hogy a Galaxis nagy részében a vorosodési
meredekségek értéke allandé. A kiillonboz6 vorosodési meredekségek értékeit Bessell és
Brett (1988) foglalta Gssze.

A vOrosodési torvények harmadik kifejezésmédja az Gn. teljes és szelektiv extinkcid

aranya: Ry, = E(i >\,2)\2)' Johnson UBV fotometriai rendszerben ez az 1.3. egyenletben

felirt alakot Olti.
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Az infravoros vorosodési torvény meghatarozasa

E(J—H)
E(H-K)

A vOrosodési torvény ismerete alapveto fontossagi az infravoros kétszin diagram
megszerkesztése szempontjabol. Meghatarozasahoz két modszert hasznalhatunk. Az egyik
az, hogy alacsony felbontast spektrumokbdl meghatarozzuk a programcsillagok spektral-
tipusat és ebbdl fotometria segitségével a vorosodésiiket. Az igy meghatarozott vorosodési
torvény pontossaga durvan megegyezik a spektralklasszifikacié pontossagaval. Ha viszony-
lag nagyszamu csillagra alkalmazzuk, akkor pontos hibabecslést tesz lehetévé. Ez modszer
azonban csak fényes csillagok esetén alkalmazhaté, és a sziikséges megfigyelések elvégzése
is meglehetdsen iddigényes.

A masik, az un. fotometriai modszer lényege az, hogy a vorosodott programcsillagaink
szineit Osszehasonlitjuk kozeli, gyakorlatilag nulla vorosodésii csillagok atlagos szinével.
Ez a moddszer idedlis olyan felmérések esetén, ahol tobb ezer csillagot észlelnek, igy a
spektroszkdpiai vorosodésmeghatarozas gyakorlatilag lehetetlen. Itt azonban a vorosodési
torvény hibajanak meghatarozasa rendkiviil bonyolult.

Gyakorlatban a modszert a kovetkezé mddon alkalmazzuk. Felvételeket készitiink a
vizsgalni kivant égteriiletrdl, valamint egy ettdl nem tul nagy tavolsagban elhelyezked6
méasik égteriiletrél (off field). Feltételezziik, hogy a vizsgélt égteriileten 1év6 csillagok
ill. az "off field” csillagok azonos eloszlasiak. Minden egyes programcsillag vorésodése

minden egyes "off field” csillaghoz képest J—H-ban ill. H—K-ban a kovetkezo:

Eij-m = —H); = (J - H); (1.4.)

Eij-r) = (H — K); = (H — K); (1.5.)

Az ¢ index a programcsillagokra, mig a j index az ”off field” csillagokra vonatkozik.
Ha az "off field” N,y szamu csillagot tartalmaz, akkor minden egyes programcsillag atlagos

vorosodése:

1 Yo

(Ei1-m) = N Eij—m) (1.6.)
0 j=1
JRL

(Ei(n-K)) = ﬁZEij,(H—K) (1.7.)
0 =1
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Az egyes pontok valészinti hibajat kiszamithatjuk, ha a program és az ”off field” csil-
lagok szineinek hibajat, ill. az atlagos vorosodés szorasat négyzetesen Osszegezziik.

Ezutdn abrazoljuk a (E; ;j_m))-t az (E; (n—k)) fliggvényében. A kapott diagramra
egyenest illesztiink, melynek merdeksége megadja a régioé vorosodési torvényének kozelito
értékét.

Kimutathaté, hogy a PMS csillagok jelenléte a mintaban mddositja az egyenes mere-
dekségét, hiszen ezek a csillagok a vorosodési savtol jobbra helyezkednek el, igy csokkentik
a meredekség értékét. Ezért fontos, hogy meg tudjuk éllapitani a mintankban szerepld
PMS csillagok szamat, és hatasukat a meredekségre, hogy eredményeinket korrigalhassuk.
Ezt a hatdst a vorosodési valdszintiségeloszlas vizsgalataval tesztelhetjiilk. A mddszert
Kenyon et al. (1998a) fejlesztette ki a p Oph sotét kod vordsité hatasanak vizsgédlata

soran.

1.1.4. Luminozitasfiiggvények és a kezdeti tomegfiiggvény (IMF)

A kezdeti tomegfiiggvény a csillagkeletkezés szempontjabdl az egyik legfontosabb fizikai

jellemz6. Definicidja

N

flm) == (18.)

ahol N az egységnyi térfogatban keletkezett m tomegi csillagok szama, mig m a
keletkezett csillagok tomege. A kezdeti tomegfiiggvény tehat azt mutatja meg, hogy
egységnyi térfogatban mennyi m tomegl csillag keletkezett. Meghatarozasara elGszor
Salpeter tett kisérletet (Salpeter, 1955). Azt taldlta, hogy a Naphoz kozeli csillagok
kezdeti tomegfiiggvénye hatvanyfiiggvény alaki, melynek kitevoje —2.35 (g—% = m~23).

Ez azt jelenti, hogy minél kisebb tomegti egy csillag, anndl tobb keletkezik beldle.Praktikus

okokbdl a tomeget logaritmikus skalan szoktak abrazolni. Ezzel a kifejezésmdddal

log F'(logm) = = In10mf(m) (1.9.)

d logm
A Salpeter-féle hatvanyfiiggvény kitevGje eben az frasmédban -1.35. A hatvanyfiiggvény

egyszerusitése miatt az IMF abrazolasanal logaritmikus skalat hasznalnak. Logaritmikus

skdlan a hatvanyfiiggvényt egy egyenes reprezentalja, melynek meredeksége a hatvanyfiiggvény

kitevoje.
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_ dlog f(m)

1.10.
dlogm (1.10.)
vagy
p _ 9log Flogm) (111)
dlogm

Salpeter-féle IMF esetén v = —2.35 és ' = —1.35.

Késobb kideriilt, hogy a kezdeti tomegfiiggvény nem irhaté le egyetlen hatvanyfiigg-
vénnyel, mivel kis tomegeknél a kezdeti tomegfiiggvény értéke eltér a Salpeter dltal meg-
hatarozott értéktol. Tobb probalkozas is tortént a kezdeti tomegfiiggvény alakjanak meg-
hatarozasara, megfigyelések alapjan (pl. Miller és Scalo, 1979).

Szamos mddja van annak, hogy a kezdeti tomegfiiggvényt infravords észlelések segitsé-
gével meghatarozzuk. Ha fotometriai és spektroszkopiai informacidkkal is rendelkeziink,
akkor a csillagok H-R digramon elfoglalt pozicigjabdl egyértelmiien meghatarozhatjuk a
tomegiiket, majd ez alapjan a tomegfiiggvényt. Nagyon fiatal halmazok esetén ez gyakor-
latilag megadja a kezdeti tomegfiiggvényt. A legtobb halmaz csillagairdél csak fotomet-
riai informaciéval rendelkeziink, ezért a luminozitasfiiggvény és a szin—fényesség-diagram
sokkal megbizhatobb eredményt szolgaltat az adatok és a modellek 6sszehasonlitasanal,
mint a H-R diagram. Azonban a fiatal csillagok esetén az evolicidos tutvonalak, melyek
alapjan a modell luminozitasfiiggvényeket meghatarozzék, maguk is bizonytalanok, és a
szin—fényesség-diagramok esetén is rengeteg hibaforrast taldlhatunk (extinkcié, infravoros
szintobblet, csillagfoltok), melyek megnehezitik a vorosddésmentes szinek meghatarozasat
(Kenyon és Hartmann, 1995).

A fent emlitett hibalehetéségek miatt a kezdeti tomegfiiggvény meredekségének meg-
hatarozasara az egyik legelterjedtebb moddszer az, hogy a luminozitasfiiggvény mere-
deksége segitségével szamitjuk a kezdeti tomegfiiggvény meredekségét. Fiatal halma-
zokndl, melyek optikai tartomanyban nem észlelhetok, a 2.2um-es kozponti hullamhosszi
K szlir6vel késziilt észlelések alapjan szerkesztjiik meg a luminozitasfiggvényt.

A szédmolast a kovetkezOképpen végezziik. Elészor is feltessziik, hogy a K-sziirés lu-
minozitasfiggvény (legyen ¢) felirhat6 valamilyen hatvanyfiiggvény formatumban.

dN

b= T X 109K (1.12.)
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ahol K jeloli a K szlir6vel mért fényességet magnitidéban, N a K magnituddéju csillagok

szama, a a luminozitasfliggvény meredeksége, amely a kovetkezé mddon irhato:

o = d10g@ (1.13.)

dK

Tudjuk, hogy a luminozitasfiiggvény Osszefiiggésben van a kezdeti tomegfiiggvényel

(dN/dlogm) és a csillagkeletkezési fiiggvénnyel b(¢). Ez formdlisan a kovetkezOképpen

irhaté

T dN 0Ologm
gb—/o Togm i) (1.14.)

Ha az egyszerliség kedvéért feltételezziik, hogy a csillagkeletkezés egy idépontban ment

végbe akkor b(t) = §(t). Ekkor a ¢ fliggvény tulajdonsdga miatt:

~dN Jlogm
~dlogm 0K

ahol az els6 tag a kezdeti tomegfiiggvény, mig a masodik tagra azért van sziikség, hogy a

¢ (1.15.)

igy meghatarozott ¢ dimenzidja konzisztens legyen az eredetileg definialt ¢ dimenzidjaval.
Tegyiik fel, hogy a kezdeti tomegfiiggvény és a tomeg-fényesség relacié hatvanyfiggvény

alakban irhato:

dN
dlogm

1
xm™% mo L} (1.16.)

Ahol L;, a K szlirén keresztiil mért luminozitas, v és 3 konstansok.

Ezenkivil definicié szerint:

K = —2.5log Lk + konst (1.17.)
amibdl
d 1
—logLyx = —— 1.18.
a9tk = T3 (1.18.)
Ebbdl
dlogm
_ dlog ¢ _ dlog (dlctl)]gvm % ) B
dK dK
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1
L(—a) dlog LD
dlog | Ly K
—a O0logm K
_ dlog(m 19[( ) _ ( oK )

dK dK

Ldlog Li
=2dlog Ly N dlog (" IR )

dK dK
_ FdlogLi  dlog (=555)
dK dK

«

- 2.5

+0 (1.19.)

Tehat megmutattuk, hogy a legegyszeriibb esetben, azaz egyidejl csillagkeletkezést és
hatvanyfliggvény alakt kezdeti tomegfiiggvényt feltételezve, a K-szlir6s luminozitasfiiggvény

meredeksége

(6%
a=—.
2.50

Ha rendelkeziink egy halmaz csillagainak K sziirén keresztiil mért fényességével, akkor

(1.20.)

a K-szlir6s luminozitasfiiggvény meredeksége kozvetleniil mérheto, ha felrajzoljuk a ku-
mulativ logaritmikus K-sziir6s luminozitasfiiggvény hisztogramjat. Ez a kovetkezo modon
lathaté be.

Legyen N azoknak a csillagoknak a szdma, melyek a (K,K-dK) intervallumban taldl-

hatok. Ekkor az 6sszes K-nél halvanyabb objektum szdma a kovetkezé modon kaphato

> Nk =Nk, + Ng, + ... + Ng,, =

AN AN AN
e Rk + Yk + Sk =
ag gt e T g
= ¢ (Ki+ Ky + ..+ Kg) (1.21.)

Ha vessziik a 1.21. egyenlet bal oldalanak logaritmusat, akkor megkapjuk a kumulativ
logaritmikus K-sziirés luminozitasfiiggvényt (f(K) = log> Nk). Ha ezt a fliggvényt K
szerint derivaljuk, akkor meghatdrozhatjuk a meredekségét.

d

d d

A fenti egyenlet jobb oldalan az els6 tag megegyezik a K-sziirGs luminozitasfiiggvény
meredekségével, mig a masodik tag 0. Tehat, ha egyenest illesztiink a log} Nk - K
hisztogramra, akkor megkapjuk a K-sziir6s luminozitasfiiggvény meredekségét és igy meg-

hatarozhatjuk a kezdeti tomegfiiggvény meredekségét is.
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1.2. A vizsgalt nyilthalmazok

1.2.1. NGC 7128

1.5. dbra. Az NGC 7128 DSS képe

Az NGC 7128 (1.5 dbra) egy koézepesen gazdag nyilthalmaz. Trumpler osztdlya 113m
(Jerzykiewicz et al., 1996; Ruprecht, 1966). A halmaz a mésodik galaktikus kvadransban
talalhato, kozel a Cygnus csillagkeletkezési komplexumhoz. Galaktikus koordinatai: [ =
97.4°, b = 0.4°. Osszehasonlitva a Tejutrendszerben taldlhaté nagy vorosédésii halmazok
tobbségével, az NGC 7128 viszonylag jol ismert. Szamos becslés 1étezik a tavolsagara és
a kordra (d ~ 3 kpc, 7 ~ 107 év; Johnson, 1961; Becker, 1963; Barbon, 1969), habér ezek
az eredmények tobbnyire régi fotografikus észleléseken alapulnak. A halmaz tavolsdga azt
mutatja, hogy valahol féluton lehet a Nap és a Perseus spiralkar kozott (Kimeswenger és
Weinberger, 1989). A halmazban taldlhat6 valtozdcesillagokat Jerzykiewicz et al. (1996)
tanulmanyozta V szlirével késziilt CCD kameras idésorok felhasznédlasaval. Az idésorok
segitségével 8 valtozdcesillagot mutattak ki, melybol 3 fedési kettos, 2 irregularis, 3 pedig
ismeretlen tipusu periodikus véltozo.

A differencidlis fotometria mellett a szerzok standard BVI fotometriat is publikaltak
252 csillagra. Sajnos a B mérések hatarmagnitiddja jelentésen kisebb volt, mint a V és I
méréseké, ezért csak 32 csillag esetén publikaltak CCD fotometria alapjan meghatarozott

B—V szinindexet. A WEBDA katalégusban: (http://obswww.unige.ch/webda/, Mermil-
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liod, 1995) a véltozdesillagok mellett talalhaté egy halmazhoz tartozé, emisszios vonalakat

mutato, un. Be csillag.

1.2.2. NGC 7538

1.6. dbra. Az NGC 7538 DSS képe (bal panel), ill. a kozponti rész infravoros (JHK) szines
kompozit képe (jobb panel). Az infravords képen feltiintettem a 3 McCaughrean et al.
(1991) régiét. A szines kép a Fred Lawrence Whipple Obszervatérium (FLWO) 1.2 m-es
tavesovéhez csatolt STELIRCAM nevii IR kamerdval késziilt 2002-ben.

NGC 7538 egy lathaté ionizélt hidrogénfelhd (HII teriilet 1.6 abra) a Perseus spirdlkar-
ban, valdszintileg tagja a Cas OB2 komplexumnak. Tavolsagat 2.2 kpc és 4.7 kpc kozotti-
nek becsiilték, a leginkabb elfogadott érték 2.8 kpc (Blitz et al., 1982). A régié analizisénél
ezt a tavolsdgértéket fogom hasznalni. Az NGC 7538 neve azonban nem csak a lathato
kodot jeloli, hanem a tole délkeletre elhelyezkedé molekulafelhot is, valamint szamos inf-
ravoros forrast a kodon beliill. A teriilet ma is aktiv csillagkeletkezési hely. Szdmos
fényes kozeli, ill. tévoli infravords forrds taldlhaté benne, melyek luminozitdsa (L ~
3000 — 30000L) kozott van. Ezek a fényességek kb. 10-20 naptomegnek felelnek meg a
fosorozaton. Az NGC 7538 kiilonosen gazdag gyljteménye az éppen keletkezd objektu-
moknak. Az infravoros- és radidtartomanyban végzett megfigyelések felfedtek egy soro-
zatot, mely északnyugat felél délkelet felé halad6 fokozatosan fiatalodd tagokbol all. A
teriilet északi részén taladlhato optikai kod tartalmaz néhany nagy tomegi csillagot, melyek
erds csillagszeliik révén anyagot tavolitanak el a tertiletrél. A délkeleti részen talalhato

nagy striiségii régio, mely kapcsolatban all az IRS1, 2 és 3 infravoros forrasokkal, egy ma is
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rendkiviil aktiv csillagkeletkezési teriilet. Habar az NGC 7538-at tartalmazo tertiletet elég
alaposan feltérképezték mar kiillonb6zé hullimhossztartoményokban (pl. Momose et al.,
2001; Ungerechts et al., 2000; Yao et al., 2000), kiterjedt kozeli infravords megfigyelések
nem sziilettek. Bloomer et al. (1998); Werner et al. (1979); Wynn-Williams et al. (1974)
11 kozeli infravoros forrast katalogizalt.

1991-ben McCaughrean et al. (1991) elvégezte a teriilet feltérképezését kozeli inf-
ravorosben, de fotometriat azéta sem publikéltak, csak kvalitativ megéllapitasokat tettek
a teriiletre vonatkozdan. Eszerint az NGC 7538-at harom egymastol jol elkiiloniilo régiéra
bonthatjuk. A délkeleti rész a legfiatalabb, mélyen beagyazott, csak infravorosben lathato
teriilet, kozépen talalhato egy szintén beagyazott siirti halmaz, mig az északnyugati rész
a legid6sebb, szdmos nagy tomegii fényes csillaggal, melyek a HII régi6 ionizal6 forrasaul

szolgalnak. A késébbiekben ezt a felosztast fogom alkalmazni a teriilet vizsgalatanal.

1.2.3. NGC 6871

1.7. abra. Az NGC 6871 DSS képe

Az NGC 6871 (1.7 4dbra) nyilthalmaz kb. 10 millié éves. Ez a kor egy igen fon-
tos 4llomds egy nyilthalmaz fejlédése soran. Fiatalabb halmazok (~ 10° év) gyakran
bedgyazddnak fényes kodokbe vagy sotét molekulafelhokbe, ami megneheziti megfigye-
lésiiket. Ezekben a halmazokban a csillagok tobbségénél még jelen van a csillag koriili

akkréciés korong (Haisch et al., 2001), ami tulajdonképpen a sziil6felh6 maradvanya.
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Id6sebb halmazok (~ 10® év) koriil alig taldlunk kodoket vagy molekuldris gdzfelhdket.
Ezekben a halmazokban mér csak nagyon kevés csillag koriil van anyagkoronggal (Habing
et al., 2001; Spangler et al., 2001). Az NGC 6871 koriil nincs jelentés kod, vagy molekuléris
gaz, ezért idedlis célpont optikai spektroszkopiai észlelésekhez, melyek segitségével meg-
hatarozhatjuk a halmaztagok spektraltipusat és luminozitasat. A halmaz szintén idedlis
célpont infravoros észlésekre, melyekkel a csillagkoriili anyagkorong infravords tobblet-
sugdrzasat (excesszusat) tudjuk mérni. Optikai adatokbdél megbizhatéan kiszamithatjuk a
halmaz kezdeti tomegfiiggvényét (Initial Mass Function, IMF) és 6sszehasonlithatjuk més
halmazokéval. Haisch et al. (2001) kimutatta, hogy a csillagkoriili anyagkorong kb. 5 - 10
milli6 év alatt tiinik el. Az infravoros excesszus mérése az NGC 6871-ben, kombinalva az
optikai spektroszkopidval, adatokat szolgaltat a csillakoriili anyagkorongok idoskalajara.

Az NGC 6871 fotometriailag viszonylag jol feltérképezett halmaz. A halmaz tagja a
Cyg OB3 asszocidciénak (Garmany és Stencel, 1992), mely az egyik legnagyobb kozeli
csillagkeletkezési teriilet. A legfrisebb CCD fotometriat 1995-ben végezték (Massey et al.,
1995). A publikélt UBV fotometria hatarfényessége V' ~ 16.5 mag. A halmaz korara
vonatkozélag tobb becslés is 1étezik: Massey et al. (1995) a B0O-nal korabbi spektraltipusi
csillagokat hasznalta fel a kormeghatérozashoz, ill. Reimann (1989) , aki a B5-nél korabbi
spektraltipusu csillagok uvby fotometridjara illesztett izokron segitségével hatérozta meg
a halmaz korat. A két moddszerrel kapott eredmény kozott jelentos eltérés mutatkozik
(Massey et al. (1995):2 — 5 - 10° év, Reimann (1989): 107 év). Ez vagy arra utal, hogy
a halmaz csillagai kozott jelentos korkiilonbség van, vagy pedig arra, hogy a fotometriai
kormeghatarozas jelentos hibaval terhelt. Harmadik lehetoség, hogy a kormeghatarozas
szempontjabol olyan csillagokat is figyelembe vettek a szerzok, amelyek valdjaban nem
tartoznak a halmazhoz. Ezt a lehet6séget Slesnick et al. (2002) vetette fel a h és x Persei
kettés halmaz vizsgalata soran. A halmazban jelenlévé O tipusu csillagok megszabjak a
nagy tomegii csillagok lehetséges kordnak fels$ hatarat. Massey et al. (1995) szerint a
halmazban talalhaté legnagyobb tomegi csillag tomege M = 40M. Ennek a csillagnak
a maximalis f6sorozati élettartama 4-5 millié év. Azonban Massey et al. (1995) megjegy-
zi, hogy a halmaz tartalmaz fésorozatrol elfejlodott 15M -1 csillagokat melyek fosorozati

életkora 11 millié év.
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1.3. A mérések kiértékelésére és az adatfeldolgozasra

hasznalt eljarasok

1.3.1. A CCD és infravoros felvételek feldolgozasa

A dolgozatban kozolt eredmények kiilonbozé CCD és infravoros kamerdkkal elvégzett
méréseken alapulnak. A képek kiilonb6zo szisztematikus hibakkal terheltek, melyekre a
kép kiértékelése elott korrigalni kell. Ezek a kovetkezok:

- alapszint (bias): A CCD kameraban a toltéseket potencialkiilonbségek keltése altal
mozgatjuk, ezért sziikséges, hogy a kiolvaso elektronikanak legyen egy offsetje. Ezzel
megakadalyozhatjuk azt, hogy negativ értékek keriiljenek kiolvasasra.

- sotétkép (dark): A kamera pixeleiben akkor is keletkeznek toltések, ha a kamerat
nem éri fény. Ez azzal magyarazhato, hogy a kamera nem zéré hémérséklete miatt a ter-
mikus fluktuaciok kivalthatnak toltéseket a félvezetébol. Ennek csokkentése érdekében a
CCD kamerédkat altalaban folyékony nitrogénnel, mig az infravoros kamerakat folyékony
héliummal hiitik. Azonban még a legjobban hiitott kamera pixelei is tartalmaznak vala-
mennyi toltést.

- vildgoskép (flat-field): A kamera pixeleinek érzékenysége kiilonboz6, ami azt ered-
ményezi, hogy azonos megvilagitas hatasara mas-mas jelet produkalnak. Ezenkiviil a
kamera ablakédn és a szlirokon talalhaté szennyezddések is blokkolhatjak a detektorra
érkezé fény egy részét. Ez azt eredményezi, hogy egy egyenletesen megvilagitott feliilet
képe a kamerdaban nem egyenletes jelet ad.

- égi hattér (sky): A felvételek készitése sordn gyakran megjelennek olyan hatédsok,
melyek azt okozzak, hogy a kép hattere nem egyenletes, hanem kicsit valtozik. Ilyen
hatas lehet pl. az, hogy teliholdas éjszakakon a holdfény nem egyenletesen vilagitja ki az
égboltot, ezért a képek intenzitasdban egy gradiens lesz megfigyelheté. A holdfény ref-
lexidja a kupola belsejérdl, ill. a taveso alkatrészeirdl, szintén okozhat érdekes mintazatot.

Optikai tartoményban ez a hatas altaldban kicsi, és elegendd a fotometrianal figye-
lembe venni. Infravorésben viszont jelentos, hiszen ebben az esetben a fent emlitett
hatasokon kiviil itt még jelentkezik a kornyezet homérsékletvaltozasa is. Ezért infravo-
rosben sziikséges a fotometria elott még ezt a korrekciot is elvégezni.

A fenti problémak miatt a szamunkra hasznos informadcié kinyerése nem egyszerii fel-

adat, ezért a kovetkezé néhany fejezetben ismertetem a CCD képek redukaldsanak f6bb
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lépéseit. Mivel az infravoros kamerdk tulajdonsagai jelentésen eltérnek az optikai tar-
tomanyban miikodo kamerakétol, ezért minden egyes 1épésnél kiilon kitérek arra, hogy az

infravoros kamerak esetében milyen modszerrel végezziik azt el.

Bias és dark korrekcio

Mivel ez a két hiba additiv jellegii, ezért korrekcigjuk nem til bonyolult feladat. Ha
a kamera bias szintje nem valtozik jelentOsen az észlelés soran, akkor elég néhany bias
képet késziteniink az éjszaka elején és végén, majd ezek atlagat levonni a tudomanyos
célra felhasznalni kivant képekbdl. Az atlagolasra azért van sziikség, mivel a bias képeken
is megjelenik a kiolvasasi zaj, mely atlagolassal csokkentheto.

A dark képnél ugyanez a helyzet, annyi kiilonbséggel, hogy a dark kép pixeleinek értéke
fligg az expozicidés 1d6tol is, ezért minden egyes expozicids idOhoz, amit az észlelés soran
hasznaltunk, késziteniink kell dark képeket.

Gyakorlatban elég csak a bias vagy a dark korrekciét elvégezni. A professzionalis CCD
kamerdk, melyeket folyékony nitrogénnel hiitenek, sététarama ugyanis nagyon kicsi. Ezért
elképzelhets, hogy a dark kép levondsa a kiolvasdsi zaj miatt csokkenti a jel/zaj ardnyt.
Nagyobb sotétarami kamerdk esetén (ilyenek pl. az infravords kamerdk, ahol a termalis
hatasok sokszorozottan jelentkeznek) a dark kép levondsa elkeriilhetetlen. Ekkor azonban
nem sziikséges bias-re korrigalni, hiszen a levont dark kép mar tartalmazza a bias-t is.

A két korrekcié matematikai formaban a kovetkezoképpen fogalmazhaté meg:

N N

f’(x,w:f(a:,y)—%;&(x,y) vagy f’(x,w=I<x,y>—§;Di<x,y>, (1.23)

ahol I(x,y) a nyers kép, I'(x,y) a korrigalt kép intenzitdsa az x,y pontban, B(x,y) és
D(x,y) pedig rendre a bias illetve a dark képek intenzitését jelolik.

Az altalunk hasznalt optikai CCD kamerakban az észlelések soran a bias eléggé sta-
bil volt, a dark pedig elhanyagolhatdéan kicsi. fgy elegend6 volt csupan bias korrekciot
alkalmazni az éjszaka elején és végén készitett bias képekkel.

Az infravoros kameraban a bias szint levonasa tulajdonképpen mar az expozicié soran
megtorténik, hiszen minden expozicié tgy indul, hogy az Osszes pixel értékét nullara

allitjuk. Itt csak dark korrekciot alkalmaztunk.
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Flatfield korrekcid

A flatfield korrekcié elvégzéséhez el6szor meg kell hataroznunk a pixelrol pixelre torténd
érzékenységvaltozast. Ezt ugy tehetjiik meg, hogy felvételeket készitiink egy homogénen
kivilagitott feliiletrél. Ez lehet a kupola belsejében elhelyezett fehér szint ernyd, vagy a
szurkiileti ég. Az igy késziilt felvételeken elOszor elvégezziik a dark, ill. a bias korrekciét,

majd a zaj csokkentése céljabdl atlagoljuk cket:

N

Fla,y)=Fay)~ Y Biw,y) vagy  Fr.y) = Flr,y) = 1> Diley). (124)

=1 =1

F"(z,y) ZF’ z,Y) (1.25.)
Itt F(x,y) jeloli a flatfield kép intenzitdsat az x,y pontban. Az igy kapott képet

normaljuk az atlagintenzitassal.

Pz, y)

(o) = o
0

ahol Fy = ZZF” i,7) (1.26.)

Zl_]l

Ezzel megkaptuk, hogy az egyes pixelek érzékenysége hany szézaldka az dtlagnak. A
végsd normalt képpel leosztjuk az objektumrdl késziilt felvételt, megsziintetve ezaltal a
pixelek kiilonboz6 érzékenységébol adddo eltéréseket. Fontos, hogy a flatfield korrekcidt
minden sziirére kiilon-kiilon el kell végezni, hiszen a sziirok feliiletén lerakédé porszemek
a flatfield kép mintazatat modosithatjdk.

Az infravoros kameraval készitett felvételeknél a kivilagitott ernyo, illetve a sziirkiileti
égbolt nem hasznalhaté flatfield képek elkészitésére. A kivildgitott erny6 gyakorlatilag
azonnal telitésbe viszi a kamerat, mig az ég hattérfényessége infravorosben olyan gyorsan
valtozik, hogy lehetetlen elegend6 mennyiségii, jo minoségi flatfield képet késziteni. Ezért
ezeknél az eszkozoknél a flatfield képek elkészitésére mas technikat alkalmaznak. Itt az
objektumokrol késziilt észleléseket median atlagoljak, majd a kapott képet normaljak. A
median atlagolasra a képen megjeleno égi objektumok hatasanak kikiiszobolése miatt van

sziikség.

Sky korrekcid

Mivel az égi hattér hatdsa nem mindeniitt egyforma, ezért minden egyes észlelt égteriilet

esetén sziikséges elkésziteniink a teriilet csillagmentes hattérképét, amit aztan inten-
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zitasban felskdlazunk az objektumképiink hatteréhez, majd kivonjuk abbdl. Erre a kovet-
kezo eljarast alkalmazzuk. Egy tertiletrol tobb felvételt készitiink, tigy, hogy a tavesovet
a 20-30 itvméasodperccel elmozgatjuk kiillonboz6 irdanyokba (ezt az eljarast dithering-nek
hivjak). Az igy kapott képekre elvégezziik a dark és a flatfield korrekciét, majd median
atlagoljuk Oket, hogy eltiintessiik a csillagokat.

A median atlagot ugy kapjuk, hogy a képek azonos koordinatdju pixeleit sorba ren-
dezziik és kivalasztjuk azt az értéket, ami a sorba rendezett mintat két egyenlo részre
osztja. Ez paratlan szdmu adat esetén az (n + 1)/2-ik adatpont, mig paros szamu adat
esetén az n/2-ik és az n/2 + 1-ik adatpont atlaga. Ennek a statisztikdnak az az elénye
a kozonséges atlaggal szemben, hogy nem érzékeny a kiugrd adatokra. Hatranya viszont
az, hogy csak elegendben nagy szamu adatpont esetén alkalmazhaté.

Az igy kapott képet azutan tgy skalazzuk, hogy az dtlagintenzitdsa megegyezzen az
objektumrol késziilt kép hatterének atlagintenzitasaval. Végiil a skalazott képet kivonjuk

az eredetibdl.

1.3.2. Digitalis fotometria

Dolgozatomban nagyrészt CCD felvételek elemzésével foglalkozom, ezért szeretnék roviden
kitérni arra, hogy milyen modszerekkel lehet fotometriai informaciét kinyerni egy CCD
képbdl.

Az egyébként pontszeriinek latszé csillag a taveso belépd nyilasan torténo fényelhajlas
(diffrakcid), illetve a légkori turbulencidk hatédsa (seeing) miatt korongszeriinek latszik a
CCD felvételen. A korong intenzitaseloszlasat PSF-nek nevezziik, ami az angol ”Point
Spread Function” kifejezés roviditése. A PSF diffrakcié-limitalt (légkor nélkiili) esetben
teljesen kor alakt aperturara az in. Airy-mintazat. A 1légkor hatdsa ezt a mintazatot ”el-
keni”, és az intenzitaseloszlas kozelitoleg Gauss-fiiggvény alaki lesz. Ennek legfontosabb
jellemzdje a félértékszélesség. A digitalis fotometria feladata meghatarozni a PSF-ben
talalhato fotonok szamat. Ez két mddszerrel végezhetd el, attol fiiggden, hogy a képen
a csillagok izolaltak (PSF-jeik jol elkiiloniilnek), vagy nem izoldltak (a PSF-ek atfedik
egymast). Az els6 esetben egyszerii apertira fotometriat alkalmazunk, mig a masodik
esetben sziikségiink lehet a PSF valamilyen analitikus fliggvénnyel valé illesztésére. A

kovetkezo két alfejezetben ezt a két eljarast ismertetem.
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Apertira fotometria

Ha a csillagok PSF-je nem fedi at egymast, akkor nyugodtan alkalmazhatunk apertira
fotometriat. Ez az eljaras tulajdonképpen a fotoelektromos fotometria digitdlis megfe-
lelGje. Egy meghatarozott apertiran belill megszamoljuk a beesé fotonokat, majd abbdl

levonjuk a csillag kozelében mért égi hattér értékét.

(1.27.)

temp

N,, — AupSs
m; = —2.5log (p—p’fy>

ahol m; az instrumentdlis magnitadé, N,, a a fotonok szama az aperturan beliil, A,,
az apertura teriilete, S, az égi hattér egy pixelre es6 fotonjainak szdma, t.,, az expozicids
idé.

A moédszer legkényesebb eleme a megfelel6 apertira kivalasztasa. Ha az apertira til
kicsi, akkor kevés fotont mériink, mig ha az apertira til nagy, akkor az égi hattér zajabol
mériink tul sokat, ezért romlik a jel/zaj viszony. A legjobb vdlasztds altaldban az, ha
az apertira méretét akkoranak vessziik, mint amekkora a PSF félértékszélessége. Az égi

hattér meghatarozasara az apertura koré irt gytirtiben 1é6vo pixelek értékét atlagoljuk.

PSF illesztéses fotometria

Az in. PSF illesztéses fotometria soran nem egyszert fotonszamlalas torténik. Itt eloszor
egy modellfiiggvénnyt illesztiink a kép azon helyeire, ahol a csillagok talalhaték, majd in-
tegralassal meghatarozzuk fliggvény alatti térfogatot, ami megfelel a csillagrol érkezo, de-
tektalt fotonok szamanak. Az eljaras legnehezebb lépése a modellfiiggvény paramétereinek
meghatarozasa. Ezt az IRAF csillagdszati programcsomag segitségével végezhetjiik el. Itt
tobb modellfiiggvény koziil valaszthatunk, attél fliggéen, hogy a felvételeinken milyen
torzulasokat szenved a PSF. Ilyen torzitas lehet pl. az, hogy a tavcs6 vezetése nem meg-
felel6en miikodik, aminek hatdsara a PSF-ek egyik iranyban elnyujtottak lesznek. Az
IRAF-ben hat kiilonboz6 fliggvény illesztésére van lehetoségiink. Ezek a kovetkezok:

Gauss: Elliptikus Gauss-fiiggvény, melynek tengelyei az x,y iranyokba mutatnak.

2?2 P
I =Iyexp l—0.5 (—2 + = + :L’ypg,)] (1.28.)
b1 P32

Lorentz: Elliptikus Lorentz-fliggvény.
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Iy

I = R (1.29.)
L+ 05+ 5 +ayps
1 P3
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1.8. abra. Gauss- és Lorentz-profil
Moffat15: Elliptikus Moffat-fiiggvény 1.5-0s kitevovel.
Iy
I = = (1.30.)
x2 y2 :
(1+p—2+ ;. +:cyp3)
1 b3
Moftat25: Elliptikus Moffat-fiiggvény 2.5-0s kitevével.
Iy
I = - - 55 (1.31.)
(1+Z—2+y—2+xyp3)
1 b3

=

5750252
072
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o
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1.9. abra. Moffat15- és Moffat25-profil
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Pennyl: Gauss- mag és Lorentz-szarnyak. A mag orientdcidja tetszoleges, de a Lorentz-

fliggvény tengelyei csak x,y iranydak lehetnek.

1 — 2 2
=1, Ps 2_Fp3expl—il@l3<%§%—%§—nyp4>1 (1.32.)
1

2
1 - Y-
+p?+pg 2

Penny2: Ugyanaz mint a Pennyl, de a Lorentz-fiiggvény orientacidja is tetszoleges.

1 —p3

I =1

2y
+ p3 exp [—0.693 <—2 + = + xyp4>] (1.33.)

0
1+ % + % + ayp; pi P
1 p3

1.10. dbra. Penny 1 és Penny 2 profil

Az 1.28. - 1.33. egyenletekben [, egy skalazofaktor, a p;-k pedig illesztésbdl meg-
hatarozand6 paraméterek.

Gyakran el6fordul, hogy a képen olyan torzitasok jelennek meg, melyek azt eredmé-
nyezik, hogy a PSF fiigg a csillag képen elfoglalt helyétdl. Ezeket ugy vehetjiik figyelembe,
hogy a modellfiiggvény paramétereit a hely fiiggvényében szamoljuk ki, igy a kép minden
részén a neki megfelel6 modellfiiggvényt alkalmazzuk a fotometria soran. A fiiggvény meg-
hatarozasat a kovetkezoképpen végezziik. A képen kivalasztunk olyan csillagokat, melyek
fényesek, tehat j6 a jel/zaj viszonyuk, és egyediilalléak, azaz egy kb. 4 félértékszélességnyi
sugarti koron beliil nincsen a kozeliikben maésik csillag. Ezeknek a csillagoknak (PSF-
csillagok) az intenzitdseloszlasara raillesztjiik a fenti fiiggvényeket, és amelyik a legjobban
illeszkedik, azt fogadjuk el modellfiiggvényként.

Az illeszkedés természetesen egyik esetben sem tokéletes. Ezért, miutan meghataroztuk

a modellfiiggvényt, meg kell vizsgalnunk, hogy a PSF-csillagok profiljai mennyire térnek el
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ettol. Ezt Ugy tessziik meg, hogy a modellfiiggvénnyel generalt intenzitasprofilt levonjuk a
képrol a csillagok helyein és megvizsgaljuk a visszamaradé értékeket. Ezeket atlagoljuk az
osszes kivélasztott PSF-csillagra, és létrehozunk egy in. numerikus maradvanyfiiggvényt.
Ez lesz a PSF numerikus része. Ezzel majd korrigélni kell az analitikusan kapott értéket.

Miutan igy meghataroztuk a modellfiiggvény paramétereit és numerikus részét, ezeket
raillesztjiikk a tobbi csillagra is. Itt az egyetlen illesztési paraméter az intenzitds maxi-
muma. Ezutan a kapott fiiggvényeket minden csillag esetében kiintegraljuk és igy meg-
kapjuk a csillagrol beérkezdé detektdlt fotonok szamat. Az integraldsnal természetesen
figyelembe vessziik a hattér fényességét, amit az apertira fotometriahoz hasonléan egy, a
csillag koré irt korgytriiben hatarozunk meg. Ebbdl szamolhatjuk a csillag instrumentélis

fényességét.

1.3.3. Simitott stirtiségkontirok (kernel médszer)

Ha egy csillagmez6 stirtiségeloszlasat akarjuk vizsgélni, akkor a legkézenfekvobb megoldést
az kinalja, ha kiszamitjuk a mez6 egyenlo stirtiséget jelolé konturvonalait. Ehhez a kernel
modszert hasznalhatjuk (Silverman, 1986). Ennek a mddszernek az a legnagyobb el6nye,
hogy a stirtiségeloszlas simithaté, igy viszonylag gyengébb mintavételezés mellett is elfo-
gadhaté eredményt kaphatunk. A mddszer rovid leirdsa a kovetkezd: A mezé minden (a,0)
pontjaban ki kell szamolnunk a D(«, §) stirtiséget, amit az Gsszes adatpont hozzajarulasa
ad. Ehhez felhaszndlunk egy kernelfiiggvényt (K) és egy simitasi faktort (h), amely a

simitashoz hasznalt bin méretét jeloli

1 n
D(a,6) = 7 > K(a,4,6,6;) (1.34.)

i=1
A kernelfiiggvényre az egyes pontok hozzajarulasanak tavolsaggal valé sulyozasahoz
van sziikségiink. A legelterjedtebben hasznélt kernelfiiggvény a Gauss-profil (Gomez et al.,

1993):

K( -55)——1 - (1.35.)
057 Oé“ yYev) T 27'(' eXp 2h2 . .
ahol 7= (6 —8)*+ (o — a;)*cos®s (1.36.)
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Miutan a striiségeket kiszamoltuk, az egyenlod stirliségli pontokat osszekotve megkap-

juk a konturvonalakat.

1.3.4. Kolmogorov—Szmirnov teszt

Statisztikai vizsgalatokndl gyakran fontos, hogy el tudjuk donteni, hogy két adatsor ugyan-
abbdl az eloszlasfliggvénybol szarmaztathaté-e vagy sem. Pontosabban megfogalmazva
ki tudjuk-e zarni, hogy a két adatsor ugyanabbdl az eloszlasfiiggvénybol szarmaztathato.
Erre a feladatra széleskortien haszalt eljaras a Kolmogorov-Szmirnov, masnéven K-S teszt.

A K-S teszt akkor alkalmazhatd, ha az adatsor minden pontjahoz tartozik egy szam
(pl. egy csillag deklindciéja). Ekkor az adatsor jellemezheté az tn. kumulativ el-
oszlasfiiggvénnyel (Sy(z,)). Ha az N esemény az z; (i = 1,...N) értékeket veheti fel,
akkor Sy(x,) megadja azoknak az adatpontoknak az ardnyét, melyekre igaz, hogy i < n.

Két kumulativ eloszlas kiilonbségének mérésére a K-S teszt egy egyszerti médszert
alkalmaz. A kiilonbség (D) definicié szerint egyenld a két kumulativ eloszlas kiilonbsége

abszolut értékének maximumaval:

D = max (|Sn, () — Sn,(2)]) (1.37.)

Ami a K-S tesztet hasznossd teszi, az az, hogy konnyen meghatarozhaté barmilyen
nullatél kiilonboz6 (D) érték szignifikancidja. Ez a kovetkezSképpen torténik. KEldszor

felirjuk az in. Qg fiiggvényt:

Qrs(\) = zi(—ni—le—mi (1.38.)

ami egy monoton fliggvény, Qxs(0) = 1 és Qgs(00) = 0 hatarokkal. Ez a fiiggvény
megadja D szignifikancia szintjét, azaz azt, hogy a megfigyelt D érték mennyire zarja
ki, hogy a két adatsor ugyanabbdl az eloszlasbdl szarmazik. A X értékét a kovetkezd

Osszefiiggésbdl kapjuk (Stephens, 1970):

0.11
A= <,/Ne +0.12 4+ W) D, (1.39.)

ahol N, = % az adatpontok effektiv szama. Ez a kozelités nagyon pontos értékeket
ad nagyszamu adat esetén, de kimutathatd, hogy mar N, > 4 esetben is elfogadhaté a

pontossaga.
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A K-S teszt két dimenzids eloszlasokra is alkalmazhatd, ahol az adatpontokat két
szammal jellemezhetjiik (pl. egy csillag rektaszcenzidja és deklinacidja). Sajnos a kumu-
lativ valoszintiségeloszlast egynél nagyobb dimenzidszami esetekben nem lehet egyértelmiien
definidlni. Peacock (1983) kimutatta, hogy ez a probléma megkeriilhetd, ha kiszamoljuk
az integrélt valészintliséget mind a négy természetes kvadransban egy adott pont (z;, ;)

korul.

. T
[ o Fay -
L a4 i
r " Bt | . A% oA b
= 5 | A
L ~ ToA A0 & -
L A ] 0 & P ad 4
L o H s -
L = A:A &a 24 il
LN
0 o A oAb Ap 2 —
L o i A%% oa ]
A :
S nEL ,&4..5& ...... S e
& b -
—1 o A
a ° o 4
& A

T T T T T T T T
[ L

[
w‘l\l\‘\\l\ll

I

I

I
=

1.11. dbra. Kétdimenzids eloszlasok vizsgalata (Press et al., 1993)

Ez azt jelenti, hogy megvizsgédljuk, hogy az adatok mekkora része esik a (z > x;,y >
vi)(x < xiy > ui), (@ < 2,y < yi)(x > x,y < y;) térrészekbe (1.11 abra). Az
(x;,y;) koordindtapart gy valasztjuk ki, hogy az Osszes adatpontra meghatarozzuk a
kvadransokban taldlhaté adatok kiilonbségét, majd megkeressiik azt a koordinatapart,
ahol valamelyik kvdransban két adatsor kozotti kiilonbség maximalis. Ez esetben a D ezen
integralt valoszinliségek maximalis kiillonbsége. A kétdimenzids K-S teszt szignifikancidja

a kovetkez6 Osszefliggéssel adhaté meg (Fassano és Franceschini, 1987):

VND
+v/T=77(0.25 — 222
ahol N = % hasonléan az egydimenziés esethez. Az 1.40. egyenlet akkor ad

meghizhaté értéket, ha N > 20.
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2. fejezet

Eszlelések és az adatok redukaldsa

A dolgozatban kozolt eredmények tobb kiilfoldi obszervatériumban végzett méréseken
alapulnak. Munkdm soran hasznaltam a toront6i David Dunlap Obszervatérium (DDO), a
Calar Alto-i Német-Spanyol Obszervatérium (CAHA) valamint az arizonai Fred Lawrence
Whipple Obszervatérium (FLWO) miiszereit. Az aldbbiakban részletezem, hogy melyik
miiszert milyen megfigyelésre alkalmaztam, illetve ismertetem a felvételek kiértékelésénél

hasznalt eljarasokat.

2.1. Fotometria

Fotometriai észleléseket két hullamhossztartomanyban végeztem (optikai UBV', uvby ill.
infravoros JHK). A két tartomany sajatossidgaibdl adéddan az észlelések is teljesen
kilonb6zo miszereket és észlelési, valamint redukaldsi technikat kivantak. A kovetkezd

két fejezetben ezeket ismertetem.

2.1.1. Infravorés (NGC 7538)

Az infravoros fotometriai méréseket az arizonai FLWO 1.2 méteres tavesévéhez kapcsolt
kétcsatornas STELIRCAM nevi infravords kameraval végeztem. A kamera egyik csa-
tornaja (voros) mindig a K sziir6vel készitett képet vette fel, mig a masik csatorna (kék)
felvaltva rogzitette a J és a H szilirés képeket. A két csatornan szimultan lehetett észlelni.
A képek kiredukélasa utan kideriilt, hogy az észlelések soran a kék csatornan problémédk
jelentkeztek, melyek a szinekben jelentds szorast okoztak ezért a szininformaciot Scott Ke-

nyon egy régebbi méréssorozatanak (SQIID kamera (Ellis et al., 1993) Kitt Peak National
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Observatory) 1jboli kiredukalasaval biztositottam.

Mindkét észlelés soran sor keriilt standard csillagok mérésére, mellyel biztosithato a
fotometria kalibréldsa a standard rendszerbe. A standard csillagokat Elias et al. (1982)
katalégusabol valogattam.

A standard csillagok expozicids ideje a STELIRCAM mérések esetén 2.5 s volt (10
darab 0,25 s expozicids idejii kép Osszeaddsa), mig az NGC 7538 felvételeinek expozicids
ideje 60 s volt (6 darab 10 s-os kép). Az expoziciés idék a SQIID méréseknél: standardok
10 s, NGC 7538 180 s.

Redukalas

Az infravoros felvételek redukalasat mindkét méréssorozat esetén az IRAF programcso-
mag CCDRED részével végeztem az 1.3.1 fejezetben leirt modon. Elso 1épésként a de-
tektor nemlinearitdasabol szarmazé hibak kikiiszobolését végeztem olyan IRAF rutinokkal,
amiket kifejezetten a STELIRCAM ill. a SQIID detektorokhoz irtak. Fzeket a belso
hasznalatra szant rutinokat a SAO Telescope Data Center bocséjtotta rendelkezésemre.
Ezutan minden egyes képet korrigaltam egy megfelelé expozicios idejl sotétképpel, majd
a hosszu expoziciés ideji képekbol median Osszegzéssel flatfield képet készitettem, mellyel
korrigdltam a pixelek véltozé érzékenysége miatt felléps (flatfield) hibakat. A flatfield-re
korrigdlt képekbdl azutdn minden égteriiletre kiilon-kiilon, szintén medidn Osszegzéssel
elkészitettem az égi hattér levonasahoz sziikséges un. sky képeket. A sky képeket ezutan
minden egyes felvétel hatterének atlagaval skalaztam, hogy igy kikiiszoboljem a kiilonb6zo
égi hattér miatt jelentkezd egyenlGtlenségeket. Az igy skalazott sky képek levonasaval
megkaptam az égi hattér fényességére korrigalt felvételeket.

A fent vazolt redukélasi eljarasra egy IRAF alapi UNIX scriptet irtam, mely képes
volt teljesen automatikusan kezelni a flatfieldezést és az égi hattér levondsat.

A korrigalt képeket az SExtractor nevii programcsomaggal fotometraltam (Bertin és
Arnouts, 1996), mely a forrdsok megtaldlasat, ill. adott apertiraval torténd fotometridjét
végzi el a képen. Mivel a nagy kiterjedésii HII régi6 esetleg néhany esetben megtévesztette
a program csillagkeres6 algoritmusat, sziikséges volt az 6sszes képet atnézni, és a felesleges

detektalasokat a mintabdl eltavolitani.
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Standard transzformacid

Az apertura fotometridval kapott instrumentdlis magnitido értékeket a korabban mar
emlitett Elias-féle standard csillagok segitségével transzformaltam a standard JHK foto-

metriai rendszerbe. A hasznélt transzformécios egyenletek a kovetkezok voltak:

Kstd = Oleo + ﬁl KO - Kinst - lek (21)

(H - K)ga = ao(H - K)o+ s (H—K)o=(H— K)ingt — k2 Xp_ (2.2.)

(J=K)ga=0a3(J = K)o+ 083 (J—K)o=(J = K)inst — k3 X (2.3.)
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2.1. dbra. A STELIRCAM és a SQIID miiszerekkel kesziilt fotometria 6sszehasonlitasa.

Mindkét méréssorozat esetén a transzformacidk szorasa kisebb volt, mint 0.02 mag. A
két kiillonboz6 miiszerrel késziilt mérés egyezoségét illusztralja a 2.1 abra, ahol a SQIID
mérések K sziir6vel mért standard magnittiddi vannak abréazolva a STELIRCAM mérések
standard K magnitudéi fiiggvényében. Az abran a mért K magnitadoé értékek mellett

feltiintettem az x = y egyenletii egyenest. Jél lathatd, hogy a pontok nagy része jol
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koveti az egyenest. A kilégd pontok valészintileg a fiatal csillagoknal gyakori infravoros

fényvaltozas miatt térnek el az egyenestol.

2.1.2. Optikai (NGC 7128)

Az optikai CCD fotometriai méréseket az Instituto de Astrofisica de Andalucia mun-
katérsaival kooperdcidban végeztiik. Osszesen négy észlelési kampanyt hajtottunk végre.

Az els6t Kaszds Géaborral (JATE) kozosen 1996 juliusdban a Calar Alto-i Német-
Spanyol Obszervatorium 1.23 méteres tavesovével, ahol U BV sziirGs méréseket végeztiink
egy 1024x1024 TEK6 CCD kamerédval. A konfiguracié 8x8 fvmasodperces latémezot biz-
tositott 0.47 ivmasodperc/pixel felbontdsban.

Ez alatt a méréssorozat alatt a taveso fotiikkrének jelents része le volt takarva, egy
korabbi tisztitas soran tortént rongalédds miatt. A letakaras két hibaforrast hordozott
magaban. Egyfeldl korlatozta a hatdarmagnitidot, megnovelvén a fotometria szorasét,
masfeldl interferenciaminték jelentek meg a CCD képeken, amelyek befolyasoltdk a hattér
értékét bizonyos helyeken. A flatfield képpel val leosztds utan a mintak hatasa csokkent,
de nem lehetett Oket teljesen eltiintetni.

1996 julius/augusztus honapokban az IAA munkatérsai (A. Delgado és A. Moitinho)
egy uvby3 méréssorozatot végeztek a mexikoi San Pedro Martir obszervatérium 1.5 méteres
tavesovével egy 1024x1024-es TEK CCD-t és fokuszreduktort hasznalva, mely 0.44 ivma-
sodperc/pixel felbontdst eredményezett. A fékuszreduktor dltal okozott vignettdlds miatt
a képek széleit le kellett vagni, igy a végso latomezo 5.5x5.5 {vperc lett.

A harmadik kampanyra 1996 augusztusaban keriilt sor a Kanari-szigeteki Roque de los
Muchachos obszervatorium 1 méteres tiikoratméroji Jakobus Kapteyn tavesovével. Ezt
szintén az IAA munkatarsa, A. Delgado végezte. Az észleléshez egy 1024x1024 pixeles
TEK4 CCD kamerét hasznélt. A felbontas 0.33 ivmdasodperc/pixel volt, mely 5.6x5.6
ivmasodperces latomezonek felel meg.

Kaszéds Gaborral és Fiirész Gaborral (JATE) tovédbbi uvby méréseket végeztiink 1997
juliusaban, a korabban mar emlitett Calar Alto-i tavesével ill. CCD kamerdval. Sajnos
az 1996-ban fennall6 hibakat ekkorra még nem javitottdk ki, ezért a képeken megjelentek
ugyanazok a problémak, mint az egy évvel korabbi kampanyban.

A standard képfeldolgozé eljardsokat (bias, flatfield korrekcié, kozmikus sugarak el-
tavolitdsa ) az IRAF/CCDRED csomagjdnak segitségével mindig az észleléseket végzo
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csoport végezte.

A Calar Alto-i észlelések sordn a kamera zarjanak idozitésébdl ered6 szisztemati-
kus hibdk kikiiszobolése végett csak olyan égi flatfield képeket hasznaltunk, melyek 5
méasodpercnél hoszabb expoziciés id6vel késziiltek (Surma, 1993). A képek fotometraldsét
az IRAF/DAOPHOT csomaggal végeztem. A standard csillagok fényességét apertirafo-
tometriaval mértem, mig a halmazt tartalmazé képekre PSF illesztést alkalmaztam.

Mivel az észlelési sorozatokat és a képek redukalasat minden esetben mas csoportok
végezték, ezért az instrumentalis magnitudok standard rendszerbe torténo transzformélasa

is kiilonbozoképpen tortént.

A Johnson mérések standard transzformaciéja

Minkét UBV kampanyhoz Landolt katalégusaibdl (Landolt, 1983, 1992) vélasztottunk
standard csillagokat. A Calar Alto-i észlelések esetén a kalibraciét (beleértve az extinkeios
korrekciot is) a Henden és Kaitchuck (1982) éltal leirt médon végeztem.

Mivel a legkori extinkcidt a Calar Alto-i észlelések soran nem kisértiik figyelemmel, az
extinkciés koefficienseket két 1épésben kellett meghatarozni. El6szor kivalasztottunk egy
standardsorozatot, melyet ugyanazon az éjszakén ugyanannal a levegétomegnél észleltiink.
Ezek segitségével meghataroztuk a tavesokonstansokat. Feltételezve, hogy ezek az észlelési
kampany soran nem valtoznak, meghataroztuk a kalibracié zéruspontjat és az extinkcids
koefficienseket arra az éjszakara, melyen az NGC 7128-at észleltiik. Ehhez azokat a stan-
dard csillagokat hasznaltuk, melyeket az NGC 7128 észlelésének idején mértink.

A Rouge de los Muchachos-rél szarmazé adatok kalibralasa a fent leirttdl kissé eltérd
médon tortént, A. Delgado éltal. O a Landolt standard csillagok mellett megfigyelt 48
csillagot négy nyilthalmazban (IC 4996, NGC 6910, NGC 7067, NGC 7128), melyek csil-
lagaira megbizhaté fotometriat publikdltak (Hoag et al., 1961). Ezeket masodlagos stan-
dard csillagokként hasznalta a Rouqe de los Muchachos-i észlelések transzformaciéjanal.
A kalibracié részletei a Delgado et al. (1998) publikaciéban taldlhatdk.

A standard transzformacidk vizsgdlata utdn a Hoag et al. (1961) rendszeréhez kotott
standard magnitudoértékeket fogadta el. A kalibracié bizonytalansaga ugyan valami-
vel nagyobb volt, mint a Landolt csilagokb6l meghatdrozott kalibraci6é (oy = 0.04
mag, op_y = 0.04 mag, oy_p = 0.07 mag), azonban a Hoag et al. (1961) rendszer-

hez kotott kalibracié csokkenti a kiillonbozo szisztematikus hibak hatasat, ami az erdsen
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vorosodott csillagok esetén lépnek fel a standard transzformécidkban (Delgado és Alfaro,
2000). Ezeket a hibdkat az okozza, hogy gyakorlatilag zérd vorosodési standard csillagok
alapjan meghatarozott linedaris transzformaciokat haszndlunk arra, hogy meghatarozzuk
er6sen vorosodott csillagok szineit. Gyakorlatban nagy vorosodéseknél a transzformaciok
mar nem mindig linedrisak (Gutierrez-Moreno és Moreno, 1970). Ez a standard értékek
kiszamitasandl szisztematikus hibat okoz. Az NGC 7128 csillagair6l korabbi mérések
alapjan (Johnson, 1961; Jerzykiewicz et al., 1996) feltételeztiik, hogy nagy vorosodésiiek,
ezért esetiikben indokolt a mésodlagos standard csillagok hasznélata.

A Calar Alto-i méréseket is hozzaigazitottam a Rouqge de los Muchachos-rél szarmazé
mérésekhez, hogy az egész adatbézist egyezésbe hozzam a Hoag et al. (1961) rendszer-
rel. Végill azoknak a csillagoknak fényességértékeit, melyek a két adatsorban mege-
gyeztek, atlagoltam, és ezt az atlagot fogadtam el standard magnitiddként a tovabbi
vizsgalatokhoz.

A standard magnitidok bizonytalansdganak becslésénél figyelembe vettem a PSF il-
lesztés hibajat, az apertira korrekciét, a standard transzformécié bizonytalansidgat és az
eltérést a Calar Alto-i és a Rouge de los Muchachos-i adatsor kozott. A PSF illesztés
hibdja a szokasos exponencialis novekedést mutatta a halvanyabb magnitidok felé, min-
den szlirére. Az értéke V = 16 mag hatarig 0.01 mag alatt maradt, majd meredeken
emelkedett. Azokat a csillagokat, melyeknél ez a hiba nagyobb volt, mint 0.1 mag, nem
vettiik figyelembe a fotometriai analizisnél. Ezzel V-ben 19.5 magnitidoés hatarfényességet
sikertilt elérntink. Az apertura korrekcié hibaja kisebb volt, mint 0.02 magnitiudé. A Calar
Alto-i és a Rouge de los Muchachos-i adatsor j6 egyezése miatt a két adatsor kombinaciéja
altal bevezetett széras 0.02 mag volt a fényes csillagokra, és 0.05 magnitudonal kisebb a
halvany csillagok esetén. A korabban mar emlitett transzformécios hibakat is beleszamitva
a maximalis hiba: oy = 0.11 mag, og_y = 0.15 mag, oy_p = 0.15 mag-nak adodott. A
2.1 tablazat tartalmazza a fotometria dtlagos hibajat kiillonbozé fényességtartomanyokban.

Hogy méréseink megbizhatosdgat ellendrizzem, 0sszehasonlitottam az altalunk kapott
standard magnitudé értékeket a Jerzykiewicz et al. (1996) &ltal publikdltakkal. 120 olyan
csillagot taldltam, melyek mindkét adatsorban szerepeltek és észlelték oket V sytiron ke-
resztiil. A B—V szinindexre ez a szam 24 volt. Miutan eltdvolitottam az ismert valto-
zocsillagokat és Jerzykiewicz et al. (1996) halvany csillagait (V' > 17.5), melyek jelent6s

eltérést mutattak mind a Calar Alto-i, mind a Rouqe de los Muchachos-i adatsortél, a
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2.1 Tablazat. Az UBV fotometria atlagos hibaja kiillonbozé fényességtartomanyokban

fényességtartomany (magnitidé) oy op-v) ow-p)

m < 15 0.049 0.049 0.049
15 <m <16 0.060 0.061  0.073
16 <m < 17 0.068 0.070  0.090
17 <m < 18 0.072  0.078  0.097
1I8<m <19 0.088 0.106  0.121
m > 19 0.111 0.142  0.153

szisztematikus eltérés a két észlelés kozott V-ben 0.04 magnitido lett, a B—V szinindexben

pedig 0.007.

A Stromgren mérések standard transzformacidja

A Stromgren sziir6k keskeny savszélessége miatt joval hosszabb expozicids idore volt
szitkségiink ezeknél a mérésekél, mint a Johnson UBV méréseknél. Emiatt az észlelések
kivitelezése és a standard rendszerbe val6 transzformacio is méas megkozelitést igényelt.
A Calar Alto-i észlelések elso éjszakajat teljes mértékben a standard csillagok mérésének
szenteltitk. A standardokat Olsen (1983); Knude (1992); Schuster és Nissen (1989) ka-
talogusaibol valogattuk. FEzeket a méréseket hasznaltuk az extinkcids koefficiensek és a
tavesokonstansok meghatarozasahoz. Ezeket az értékeket a kampany soran allandénak
tételeztiik fel. Ezutan minden éjszaka mértiink néhany standard csillagot, hogy meg-
hatarozzuk a kalibracié zéruspontjat, és ellendrizziik az el6bbi feltevés helyességét.

A standard transzformaciot a kovetkezd egyenletek felhasznédlasaval végeztiik.

V=A+y +B(b—y) (2.4.)
(b—y)=C+ D(b—y), (2.5.)
(u—b)=E+F0b-—y)+Gu-—">); (2.6.)
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ahol az ¢ index a légkori extinkcidra korrigalt instrumentalis magnitudokat jeloli. Mivel
az u mérésekkel pontossdgaval kapcsolatban fenntartasaink voltak (f6képp az alacsonyabb
hatarfényesség miatt), ezért mind az u—b, mind az m; szinindexre elvégeztiik a kalibraciot.

Ezutan a halmazcsillagokra kiszamitottuk az m, indexet a 2.9. egyenlet felhaszndlasaval:

my = (1= b) — &1 — 2(b— )2 (2.9.)

Ha a kapott eredményeket Osszehasonlitjuk az m; kozvetlen kalibraci6jabdl (2.7.)
kapott értékekkel (melyek fiiggetlenek az u sziirés mérésektél), ellenérizni tudjuk az u
mérések megbizhatésagat. Azt taldltuk, hogy a kétféle médon meghatarozott m; értékek
koz6tt nincs szignifikdns kiillonbség (o < 0.01). Ebb6l arra kovetkeztettiink, hogy az u
mérések is megbizhatéan transzformélhaték a standard rendszerbe.

A San Pedro Martir-i mérések alkalméaval nem észleltiink standard csillagokat, ezért
az uvby adatok kalibraciéjat a Calar Alto-i mérések segitségével végeztiik.

Mivel a San Pedro Martir-i adatok hatarfényessége és bels6 pontossdga nagyobb volt
mint a Calar Alto-i méréseké, ezért ezt az adatsort hasznéltuk a tovabbi vizsgalatokhoz.
A Stromgren mérések hibdja kozelitoleg ugyanaz, mint a 2.1 tablazatba foglalt Johnson
méréseké. A PSF illesztés maximalisan megengedheté hibajat a Johnson mérésekhez

hasonléan 0.1 magnitidéban allapitottuk meg.

2.2. Spektroszképia

A spektroszképiai méréseket a Smithsonian Astrophysical Observatory Mount Hopkinsi
csillagvizsgaldjanak 1.5 méter tiikoratméroju tavesovéhez rogzitett FAST spektrograffal
(Fabricant et al., 1998) ill. a torontéi David Dunlap Obszervatérium 1.88 m-es tavesovével
és a hozza tartozd spektrograffal végeztem.

Az arizénai tavesovet az NGC 6871 csillagainak vizsgalatahoz, mig a torontdi miiszert

az NGC 7128 csillagainak vizsgalatdhoz hasznéltam.
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2.2.1. NGC 7128

A torontéi méréseket 1998. julius 10-én és 11-én végeztem. A megfigyelések alatt az
NGC 7128 12 legfényesebb csillagarél vettem fel spektrumot. A spektrograf reciprok
linedris diszperziéja 16 A /mm volt, ami 7000-es feloldéképességnek felel meg. A spekt-
rumokat egy 1024x1024-es CCD kameraval rogzitettem. Ez lehetdséget adott egy 316
A hosszti spektrum felvételére. A kozponti hullimhosszat 6620 A-nek valasztottam,
igy a felvett spektrum tartalmazta a Ha és a Hel A\6678 vonalakat. A halmaz csilla-
gai esetében 30-40 perces expozicids id6t hasznaltam a lehetd legjobb jel/zaj viszony
eléréséhez. Hosszabb expoziciokra nem volt lehetéség a spektrograf mozgasabdl szarmazo
bizonytalansagok miatt.

A halmaz csillagain kiviil spektrumokat vettem fel 9 MK standard csillagrél (2.2 dbra,
2.1 tablazat). A csillagokat Garcia (1989) kataléguséabdl vélogattam.

2.5 T T T T

HD209481 9

HD206183

HD191746

HD178849

15 HD21071

HD214923

HD19807 B9.5

1
HD161868 A0
05t | | L I ]
6500 6550 6600 6650 6700

hullamhossz [A]

2.2. dbra. A megfigyelt standard csillagok spektruma: lathaté a Ha vonal erdsodése és a

Hel vonal gyengiilése a koraitdl a késobbi spektraltipusok felé haladva

A spektrumok redukaldsahoz az IRAF/SPECRED csomagjat haszndltam. A hullam-
hossz-kalibraciot egy FeAr spektrallampa felhasznalasaval végeztem, ennek spektrumat
minden csillagspektrum felvétele el6tt és utan rogzitettem. A csillagspektrum légkortol

szarmaz6 vonalait Kaszds et al. (1998) mddszerével tévolitottam el a spektrumbdl.
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2.2 Tabldzat. A megfigyelt MK standard csillagok Garcia (1989) katalégusabdl. A
fotometriai adatok a SIMBAD® ill. a GCPD? (Mermilliod et al., 1997) katalégusokbdl
szarmaznak. A vorosodések értékeit a publikalt fotometriai adatokbdl és a fGsorozati

csillagok vorosédésmentes szinindexeibdl (Lang, 1992; Gray, 1992) szamoltam.

Csillag neve Spektraltipus V= B-V E(B-V)

HD209481 09V 5.56  +0.07 0.37
HD206183 BOV 741 +0.14 0.42
HD207538 BOV 7.31 +0.33 0.62
HD191746 B2V 7.17 +0.01 0.24
HD178849 B3V 7.02 —-0.13 0.08
HD21071 BTV 6.09 —0.07 0.06
HD214923 B8V 3.40 —0.08 0.03
HD19807 B9.5V 9.00 +0.24 0.28
HD161868 A0V 3.74  +0.04 0.04

®http://simbad.u-strasb.fr/

Phttp://obswww.unige.ch /gepd /gepd.html

2.2.2. NGC 6871

1999 és 2002 kozott tobb megfigyelési kampéanyt végeztem a Smithsonian Astrophysical
Observatory Mount Hopkinsi csillagvizsgaléjanak 1.5 méter tiikkoratméroji tavesovéhez
rogzitett FAST spektrogréffal (Fabricant et al., 1998). A mérendé csillagok nagy szama
és a tavesd leghatékonyabb kihasznélasa sziikségessé tette, hogy a mérések egy részét
un. ”service observing” moddban végezziik. Ezekben az észlelésekben kozremiikodtek a
Mt. Hopkins-i observatérium alkalmazottai, Perry Berlind és Mike Calkins, valamint a
Harvard University doktorandusz hallgatoi.

Az észlelések soran alacsony felbontasu spektrumokat vettiink fel arrdl a csillagmezorél,
mely az NGC 6871 halmazt tartalmazta. Ehhez egy 300 vonal/mm-es récsot és egy 3
ivmésodperces rést haszndltunk. A spektrumokat egy 512x2688-as Loral CCD chipen
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rogzitettiik. A spektrumok gyakorlatilag a teljes lathaté hulldimhossztartomanyt lefedték
(3800-7500 A) 6 A-6s felbontéssal.

A spektrumok redukalasat a SAO-ban erre a célra kifejlesztett szamitégépes program
végezte, mely az IRAF /SPECRED programcsomagot hasznélja. Ez a program a standard
bias, flat-field és megvilagitas korrekciok utan hullaimhossz kalibraciot alkalmaz, melyhez
a spektrum felvétele utdn kozvetleniil rogzitett spektrallampa spektrumat hasznélja. A
hulldmhossz kalibracié hibdja minden képre +0.5 — 1 A volt. A végsS, egydimenzids
spektrum eldallitdsa az IRAF APEXTRACT taszkjdval tortént. A legtobb spektrum

jel/zaj viszonya nagyobb volt, mint 30.
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3. fejezet

Eredmények

3.1. NGC 7128

3.1.1. A megfigyelt halmazcsillagok spektrumanak elemzése

Ebben a fejezetben rovid elemzést adok az egyes csillagok spektrumairél. A csillagok
jelolésére a Mermilliod féle adatbazisban (WEBDA) taldlhaté azonositékat hasznaltam
(3.1 dbra, 3.1 téblazat)
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3.1. abra. A spktroszképiai mintdban szerepl6 csillagok.
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3.1 Téblazat.

A spektroszkopiai mintaban szerepl6 csillagok.

csillag RA(J2000) DEC(J2000) SpT ref

#9 21:43:55.22  +53:43:43.13

#7 21:43:57.46  +53:43:31.91 B2V  Hoag és Applequist (1965)
#5 21:43:56.70  +53:43:20.01 B2V  Hoag és Applequist (1965)
#1092 21:43:55.33 +53:42:41.84

#6 21:44:00.03 +53:43:27.79 B2V  Hoag és Applequist (1965)
#27 21:44:00.68 +53:43:12.08

#26 21:44:03.52 +53:42:46.23

#1081 21:44:02.98 +53:42:11.84

#4 21:43:59.15 +53:42:05.41 B3IV Svolopoulos (1961)
#8 21:44:18.51 +53:43:32.44

#1080 21:44:04.35 +53:42:11.23

#1091  21:43:56.37 +53:42:43.41

Be csillagok

A WEBDA katal6gusban egy ismert Be csillagot (#4) taldltam az NGC 7128 tagjai kozott.
A csillag fényvéltozdsa alapjan Jerzykiewicz et al. (1996) valdszintisitette elészor, hogy Be
csillagrol van sz6. A csillag spektruma (3.2 dbra alsé gorbe), mely erés Ha emisszidt mutat,
megerositi ezt a feltevést. Két abszorpcids vonal is tisztan azonosithato a spektrumban: a
6613 A-nél taldlhaté vonal egy diffiiz intersztellaris sév (DIB), mig a 6678 A-nél taldlhat6
a He I vonal, melynek jelenléte korai spektraltipusra utal.

Két masik korai tipusu emisszios csillagot is detektaltam a halmazban. A #1081
(3.2 abra fels6 gorbe) halvanyabb, mint #4, de a Ha emisszidja lényegesen erésebb. Az
emissziés vonal enyhe P Cygni profilt mutat. A csillag spektrumabol hianyzik a He I
vonal, ami arra utal, hogy késobbi tipust objektumrdl van sz6. Ez a csillag szerepel
Kohoutek és Wehmeyer (1997) Ha emisszids csillagokat tartalmazoé katalégusaban. Azo-

nosit6ja:HBH-5203-02S. Jerzykiewicz et al. (1996) fotometridja nem mutatott ki szigni-

fikans fényességvaltozast erre a csillagra.
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3.2. dbra. A két Be csillag (#3 és #1081) spektruma

A harmadik emisszios csillag (#5) Ha profilja kiilonleges (3.3 dbra). Ez nagyon ha-
sonlit egy ismert Be csillag (HD198183) Ha profiljdhoz. #b5 ismert fedési kettés (V1481
Cyg; Jerzykiewicz et al. (1996); Zakirov (1997)), ezért valdsziniileg a Doppler-kiszélesedés
is felelos a Ha vonal szélességéért. A teljes megfigyelt spektrumot a 3.5 dbran dbrazoltam,
egyiitt a tobbi kettoscsillag spektrumaval. Itt latszik a He I vonal megkettozddése a
tarscsillag jelenléte miatt. A 6613 A DIB szintén erds a #5 spektruméban.

Szuperodriasok

Az NGC 7128 két csillaga szuperodrias, amint azt a fényességiik és a szintik is jelzi. Ezek
a csillagok legalabb egy magnituddval fényesebbek, mint a legfényesebb B csillag a hal-
mazban. Mindkét csillag (#1080, #1091) spektruma K szuperdridsokra utald jellemzoket
mutat (3.4 dbra). #1080 Ha vonala gyengébb, mint #1091-é, de fémvonalai erésebbek.
Ez azt mutatja, hogy #1080 valamivel kés6bbi tipusi. #1091 irreguléris valtozé (Alksnis
és Zacs (1981); Jerzykiewicz et al. (1996)), mely rovid ill. hosszu idéskalan is mutat
valtozasokat. Erdekesség, hogy jelentos eltolodas lathaté a #1081 és #1090 Ha vo-
nala kozott, mig a fémvonalak gyakorlatilag teljesen egybeesnek. Ennek oka lehet egy

emissziés komponens, mely kitolti a Ha kék oldalat. Masik magyarazat a jelenségre a
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3.3. dbra. A #5 spektruma, amely valészinfileg Be csillag.  Osszehasonlitdsként

abrazoltam egy ismert Be csillag (HD198183) spektrumaét.

#1090 légkorének pulzacidés mozgésa, ahol a felsé rétegekbdl szarmazé Ha vonal Doppler-
eltolddasa kiilonbozik a fotoszférdban keletkezd fémvonalakétdl (un. "level effect”). Ilyen
effektust gyakran figyelnek meg pulzdlé szuperdridsok pl. cefeidédk esetén (Wallerstein

et al., 1992; Vinké et al., 1998).

Ismert és valdszini kettdsok

Az NGC 7128-ban harom ismert kettdscsillag taldlhaté: #5 (=V1481 Cyg), #9 és #26.
Mindhérom csillagrél publikéltak jol kimért fénygorbét (Jerzykiewicz et al., 1996; Zakirov,
1997). A spektrumaik, melyek a 3.5 dbran lathaték, jol mutatjék ezen csillagok kettds
természetét (ersen kiszélesedett Ha és He I vonalak). Ezeknél a csillagoknal is megjelenik
a He I vonal, ami korai B spektraltipusra utal. A He I vonal erds kiszélesedése azt jelent-
heti, hogy a kisérdcsillag szintén korai B tipusi, melynek tomege és felszini gravitacioja
hasonlo a fécsillagéhoz. Azonban a forgasi kiszélesedés is jelentds lehet ezekben a rovid
periédust kettds rendszerekben. A hasonléd fedési mélység a #5 és #26 fénygorbéjében
(#9-nél nem mértek ki masodlagos minimumot a hosszabb periédus miatt) aldtdmasztja

a korai B-kisér6 hipotézisét.
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3.4. dbra. A szuperdrids csillagok spektruma. A #1091 spektrumét (pontozott vonal) és
a #1080 spektrumat (folytonos vonal) egymas tetején abrazoltam, hogy latszédjon a Ha

vonalak kozotti eltoldédés

Az NGC 7128 két masik csillaga (#7 és #27) spektruma is hasonlé (széles Ha és He 1
vonalak). Ezen csillagok spektrumat is feltiintettem a 3.5 abran. Ezek a csillagok szintén
kett&sok lehetnek, de nem mutatnak detektélhaté fényvaltozast (Balog et al., 2001) ezért
valészintileg nem rovid periédusi fedési kett6sok. A spektrumok alacsony jel/zaj viszonya

miatt nem tudtam biztosabb kovetkeztetést levonni.

Normalis B-tipusi csillagok

A maradék harom csillag (#6, #8 és #1092) spektruma a 3.6 4brén van feltiintetve. Eze-
ket a spektrumokat 6sszehasonitva MK standard csillagok spektrumaival megéllapithatjuk,
hogy normalis B-tipust fésorozati objektumokrdl van sz6. A WEBDA szerint #8 valé-
szintlileg nem halmaztag, amit a csillag radidlis sebessége (3.1.3 fejezet) és a latémezOben

elfoglalt helye (a halmaz kiilsé részén taldlhaté (3.1 dbra)) is aldtdmaszt.
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3.5. dbra. Az ismert (#5,#26,#9) és a valdszinll (#7, #27) kett&sok spektrumai, melyek

széles Ha és He I vonalakat mutatnak.
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3.6. abra. A normalis B-tipusu csillagok (#1092,#6,#8) spektruma
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3.1.2. Spektralklasszifikacio
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3.7. dbra. A Ha (fent) és a He I (lent) vonalak ekvivalens szélessége a spektréltipus
fliggvényében. Fekete korok jelolik a standard csillagokat, mig a tobbi szimbdélum
a kiilonbozoé tipusi halmazcsillagokat:kereszt - normaélis csillag, tires kor - Be csillag,

héromszog - kettoscsillag
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A halmazcsillagok spektraltipusat a Ha és a Hel vonal ekvivalens szélessége (EW) alapjan
alapitottam meg. Az ekvivalens szélességeket kétféle moédon hataroztam meg: a Ha vo-
nal esetén kozvetleniil integraltam a helyi kontinuum és a vonalprofil kozott, mig a Hel
vonalnal az elébbi mddszeren kiviil egy un. Voigt-profilt is illesztettem a vonalra. Ezért
a He I vonal esetén a végso ekvivalens szélességet a két moddszerbdl kapott érték atlaga
adta. A 3.7 abran lathat6 az ekvivalens szélesség-spektréaltipus relacié. A spektroszkdpiai
standard csillagokat fekete korokkel jeloltem, mig a halmazcsillagokat a tobbi szimbdlum
képviseli. Mivel az NGC 7128 viszonylag fiatal halmaz, ezért talalhaté benne egy ho-
mogén B-tipusu csillagokbdl all6 minta, amely nem, vagy csak kis mértékben fejlodott el
a fosorozatrdol. Ez azt jelenti, hogy a spektrumuk nem kiilonbozik a standard B-tipust
fésorozati csillagokétol.

A halmazcsillagok spektrumét is a fent leirt médon hataroztam meg. Az egyetlen
kivételt a lokalis kontinuum meghatarozasa jelentette, amely fokozottabb odafigyelést
igényelt a halvany csillagok spektrumainak alacsonyabb jel/zaj viszonya miatt. Ezeket
a spektrumokat el0szor simitottam, hogy a kontinuumot meg tudjam hatarozni, majd
az ekvivalens szélességet kiszamitottam mind a simitott, mind az eredeti spektrumon.
Végso ekvivalens szélességnek a két érték atlagat fogadtam el. Az eljardst tobbszor meg-
ismételtem, hogy a meghatdrozott ekvivalens szélességek bizonytalansagat ellendrizzem.
Ez a bizonytalansig hozzavetéleg 0.1-0.2 A volt a legtébb csillagra, de a legalacsonyabb
jel/zaj viszonyt spektrumok (#7 és #27) esetén elérte a 0.4 A-6t is. Az elsé érték kb. 1
spektralis alosztaly bizonytalansagot jelent a He I kalibraciéban. A halmazcsillagok mért
ekvivalens szélességei a 3.1 tablazatban taldlhatok

A spektraltipus meghatarozas tobb lépésben tortént. ElGszor egy elozetes spektraltipust
rendeltem hozza minden csillaghoz a Ha ekvivalens szélesség alapjan (3.7 abra felsé panel).
Ezt kés6bb finomitottam a He I vonal kalibréciéjat hasznalva (3.7 dbra alsé panel).

Lathaté, hogy a halmazcsillagok tobbségénél a két spektraltipus jo egyezést mutat, és
B0-B4 kozott van. Az a négy csillag melyeknek irredlisan nagy a He I ekvivalens szélessége
(#7,#27, #26,#9), mind ismert, vagy valdszinii kettés (1. 3.5 dbra). Az ekvivalens
szélesség tobblete ezeknél a csillagokndl egy tarscsillag jelenlétével és az emiatt fellépo
Doppler-kiszélesedéssel magyarazhaté. A kiszélesedés természetesen sokkal latvanyosabb
a keskeny He I vonalnal, mint az egyébként is széles Ha esetén. Ezért ezeknek a csilla-

goknak a spektraltipusa sokkal kozelebb all a Ha kalibracié alapjan meghatarozotthoz.

51



3.2 Téblazat. A spektroszkdépiai mintaban szerepld csillagok 1j spektroszkopiai és
fotometriai paraméterei. A kordbbi spektréltipusok Hoag és Applequist (1965) és
Svolopoulos (1961) publikaciokbdl szarmaznak

csillag EWpg, EWger SpT SpT \% B-V U-B b—y u-b»> m1 c1 megj.
[A] [A] (kordbbi)  [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag]

#9 6.8 0.9 B4.5 e 13.36 0.82 0.02 0.77 147  —0.25 0.57  kettds.

#7 3.9 1.3 B0.5 B2V 12.64 0.78 —0.09 0.69 1.30 —0.25 042  kettds ?

#5 4.9 0.6 B1.5 B2V 12.26 0.80 0.04 0.70 1.36 —0.25 0.46  Be?, kettds

#1092 3.9 0.6 B0.5 e 12.17 0.85 —0.01 0.71 144 —-0.24 0.50

#6 5.0 0.7 B1.5 B2V 12.55 0.73 —0.09 0.66 120 —-0.25 0.36

#27 4.9 1.2 B1.5 v 13.01 0.82 —0.01 0.72 1.36 —0.24 0.41 kettés ?

#26 4.7 0.9 B1 v 12.25 0.72 —0.16 0.61 0.90 —0.28 0.24 kettos

#1081 e 0.0 B8—A0 e 13.21 0.80 —0.09 0.71 123 —-0.28 0.38 Be

#4 e 0.5 B4 B3IV 11.46 0.80 —0.06 0.72 1.32 —0.28 0.42 Be

#8 8.9 0.1 B7.5 e 12.29 0.51 —0.25 e e e e nem halmaztag*

#1080 K SG, beégett

#1091 e e K e 11.10  2.37 276 1.82 466 045 011 SG

*Csak a Calar Alto-i képeken van jelen, ezért a fotometriai informéciét csak arra haszndltam, hogy kizérjam a halmaztagsagot.

A #5 csillag esetében a Ha és a He I vonalak alapjan kapott spektraltipus mege-
gyezik, de ez a csillag valészinlileg Be csillag, ezért a Ha ekvivalens szélességében az
emisszids komponens hatdsa is érvényesiil. A masik két Be csillag (#4, #1081) esetén
a klasszifikaciot csak a He I vonal alapjan végeztem. Valéjaban a #1081 csillagndl a
He I vonal hidnya jelzi, hogy a csillag késéi B tipusu. Megjegyzem, hogy ezen csillagok
szinindexe (3.2 tdbldzat) joval kordbbi spektraltipusra utal (B2-B3), de mivel a Be csil-
lagok szinindexére valdszintileg a csillagkoriili anyag is hatassal van, ezért a Be csillagok
esetén elfogadtam a He I vonal alapjan meghatdrozott spektraltipust. A véglegesen elfoga-
dott spektraltipusokat a 3.2 tablazat tartalmazza, ahol feltiintettem a korabban elvégzett
klasszifikaciok eredményeit (Hoag és Applequist, 1965; Svolopoulos, 1961). A 3.2 tablazat
tartalmazza még a spektroszkopiai minta fotometriai adatait is, melyek a 2.2 fejezetben
részletezett fotometriai észlelésekbdl szarmaznak. Az 14j spektraltipusok egy spektralis
alosztalyon beliil egyeznek a korabbiakkal. Megjegyzem, hogy a #8 csillag esetén a He
I vonal hianya és a Ha ekvivalens szélessége is késéi B spektraltipusra utal, azonban a
keskenyebb Ha vonal alacsonyabb gravitacié jelzéje (Gray, 1992), igy nem kizart, hogy ez

a csillag egy hattérben talalhato kék érias.
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3.3 Tablazat. A spektroszképiai programcsillagok radidlis sebessége

Csillag JD V. o megj.
km/s km/s

#6 51006.667 —44 5

#1092 51005.856  —46 5

#8 51006.702 —65 10 nem halmaztag
#1080 51005.781 —52 2 szuperorias
#1091 51005.856  —51 2 szuperérias
HD178849 51005.683 —11 3 MK standard
HD191746 51005.695  —2 3 MK standard

HD212943 51006.821 54.3 0.3 IAU seb. standard

3.1.3. Radialis sebességek

A kettésok nagy szdama és a spektrumok viszonylag alacsony jel/zaj viszonya miatt a
programcsillagok koziil csak néhanynak tudtam meghatarozni a radidlis sebességét. Az
oriascsillagok esetében a radidlis sebességet a csillag spektrumanak a HD 212943 TAU
sebességstandard spektrumaval valé keresztkorrelaciéval kaptam. Ehhez az IRAF RV
csomagjanak FXCOR taszkjat hasznaltam.

Az egyediilallé korai tipusi programcsillagoknal a HD 191746 és a HD 178849 MK
standard csillagokat hasznaltam referenciaként. Mivel ezek nem AU sebességstandardok,
ezért a sebességiiket a 0.9-es biszektor felhasznaldsaval szamoltam ki. Mindkét standard
segitségével keresztkorrelacioval meghataroztam a programcsillagok radidlis sebességét,
végiil a két sebesség atlagat fogadtam el tényleges radialis sebességnek.

A szamolt sebességek a 3.2 tablazatban taldlhaték. A halmazcsillagok atlagos se-
bessége: <V, >= 48 km/s +5 km/s. Az alacsony szords a halmaztagok sebességének
erés korrelacidjara utal. A #8 csillag sebessége jelentOsen eltér a tobbi vizsgdlt csillagétol,

ami szintén megerositi a feltevést, hogy ez a csillag nem halmaztag.
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3.1.4. Vorosodés

A kordbban meghatarozott magas vorosodésértékek (pl. E(B — V) ~ 1.1; Johnson, 1961)
kiilondsen fontossa teszik, hogy az intersztellaris vorosodést megfelelen kezeljiik a halmaz
fizikai paramétereinek meghatarozasa kozben.

Az NGC 7128 vorosodését harom kiilonboz6 modon hataroztam meg. El6szor a
spektraltipusbdl adodé szinindexeket hasonlitottam Ossze a sajat fotometriabdl kapott
szinekkel a B-tipust halmaztagok esetén. Ezt mindkét hasznalt fotometriai rendszerre
(UBV, uvby) elvégeztem. Az ubvy mérések esetén a B-tipusi csillagokra az tin. Shobb-
rook formuldval (Shobbrook, 1984) is meghataroztam a vorosodést. Végil a A = 6613
A hulldimhossznél taldlhaté diffiz intersztellaris sav erdsségét felhaszndlva kovetkeztet-
tem a vorosodés mértékére.

Minden B-tipusu csillaghoz, melyeknek meghataroztam a spektraltipusat, a spektral-
tipus alapjan hozzarendeltem egy vorosodésmentes szinindexet. Az U — B ésa B —V
esetében Schmidt-Kaler tdblazatét hasznéltam (Lang, 1992). Az E(U—B) ill. az E(B-V')
értékeket ugy kaptam meg, hogy az altalam mért szinindexbdl kivontam a tabldzatbol
vett vorosodésmentes értéket. A 3.8 abran az egyes csillagok vorosodéseit abrazoltam a

spektraltipus fiiggvényében.
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3.8. abra. A Johnson fotometriai indexek és a spektraltipusok alapjan szamolt individualis

vorosodések. teli korok: E(B — V); iires korok: E(U — B)

Léthato, hogy az F(B—V') enyhén, az F(U—B) erésen csokken a késébbi spektraltipusok
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felé. Ez bizonyos mértékig aggaszto, hiszen azt jelzi, hogy ez a fajta vorosédésmeghatarozas
sulyos szisztematikus hibdval terhelt. Ugyanerre az eredményre jutott Sagar (1987) és
Wang és Hu (2000) a szintén a Cygnusban talalhaté NGC 6823 és NGC 6913 nyilthalmazok
esetén. Annak ellenére, hogy Wang és Hu (2000) arra a kovetkeztetésre jutott, hogy ez
a viselkedés 7should be reflection of reality” gy gondoltam, hogy az ismeretlen sziszte-
matikus hibak szerepet jatszhatnak ebben az anomalidban, ezért megvizsgaltam a szoba
joheto effektusokat.

A jelenség oka lehet pl. valamiféle normalistol eltéré vorosodés, ami az egyes csilla-
gokat koriilveve gazburokban jon létre. Ismert, hogy a stri csillagkorili anyag miatt a
fosorozat el6tti fejlodési allapotban 1évo csillagokra altalaban mas vorosodési torvények
vonatkoznak, mint a fésorozati csillagokra (pl. Delgado et al., 1998). Habér esetiinkben
nagy tomegi, forrd csillagokrol van szo, lehetséges, hogy késéi tipusu PMS csillagokbdl
szarmazd gaz jelenléte valtozo vorosodési torvényt okoz. Ennek az effektusnak csokkennie
kell a korabbi spektraltipusok felé, mivel a forrd, fényes B csillagok sokkal jobb hatasfokkal
soprik ki a kornyezetiikbol a csillagkozi anyagot, mint a hiivosebb, késéi tipusu csillagok.

Masrészrol talaltam harom lehetséges szisztematikus hibat, ami felel6s lehet az ano-
malis vorosodésért.

1. A CCD fotometridank tartalmazhat valamiféle szinfiiggd szisztematikus hibat. A
fényes csillagok standard magnitudéjanak bizonytalansaga kisebb, mint 0.05 mag, de
természetesen nem lehet kizarni valamiféle szisztematikus nullpont-hibat a végsé mag-
nitudo értékekben. Ez kiilonosen az U szlirore igaz. Megjegyzem azonban, hogy 0.4-0.5
magnitiudos eltérés elég valdszintitlen.

2. A késébbi tipusu csillagokra meghatarozott 1j spektraltipusok szisztematikusan
helytelenek lehetnek. Ez valészintibb, mint az el6bbi eset, mivel Gsszesen 3 ilyen csillag
van és mind a harom pekuliaris: ketto koziiliik Be csillag, egy pedig kettos. Tovabbé
a #1081 spektraltipusa meglehetésen bizonytalan, mivel a klasszifikacio a He I vonal
hidnyan alapul, azonban ennek a csillagnak a spektréaltipusa B1 koriili kellene, hogy legyen,
ahhoz hogy a vorosodésben jelentkez6 anomalia eltiinjon. Ilyen korai spektraltipus viszont
ellentmondasban lenne a He I vonal hidnyaval.

3. Lehetséges, hogy a Schmidt-Kaler tablazatban taldlhat6 "tiszta” szinindexek mu-
tatnak valamilyen szisztematikus hibat. Mivel a minta tul kevés tagot tartalmaz ennek

ellendrzésére, ezért ezt a lehetoséget nem targyalom tovabb.
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Mivel a csokkend vorosodés valodisagat nem lehet igazolni a jelenlegi mintaval, ezért
ugy dontottem, hogy a késéi spektraltipusu csillagokat eltavolitom a mintabdél. A ma-
radékbdl kaphatok egy atlagos vorosodési torvényt az egész halmazra, mely konzisztens a
korai B-tipusu csillagokra.

Ha csak a B3-nal korabbi tipusu csillagokat tekintem, akkor az atlagos vorosodések a
kévetkezék: E(B—V) =1.03+0.06, E(U — B) = 0.894+0.10. A vorosodések ardnya adja
az atlagos vorosodési torvényt: a = E(U — B)/E(B —V) = 0.86+0.1, ami j6 egyezésben
van Turner (1976) a Cygnusra meghatérozott értékével (o = 0.8).

Hasonl6 médon hatéroztam meg a vorosodést a Stromgren fotometria alapjan is. Eb-
ben az esetben az elméleti értékeket Relyea és Kurucz (1978) tédblazatabol vettem. Mi-
vel a tablazat értékei effektiv homérséklet és felszini gravitaciés gyorsulds szerint van-
nak rendezve, ezért a Schmidt-Kaler féle T¢;; - spektraltipus reldciét hasznaltam, hogy
eredményeim Osszehasonlithaték legyenek az el6z6 szamitasokkal. A felszini gravitacios
gyorsulasra a log g = 4.0 értéket hasznaltam. Ezzel a modszerrel a kovetkezd vorosodéseket
szamoltam ki: FE(b — y), E(u —b), E(my), E(¢;). A 3.9 dbra mutatja a szinindexek

spektraltipustdl valo fliggését, hasonldan a 3.8 dbrahoz.
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3.9. dbra. A Stromgren fotometriai indexek és a spektréaltipusok alapjan szamolt indi-
viduédlis vorosodések. Bal dbra: teli korok - E(b-y); iires korok - E(u-b). Jobb dbra: teli
korok - E(my;); tires korok - E(c;)

Ezek az dbrak nagyon hasonléak a 3.8-hoz, azaz a szinindexek szintén csokkennek a
késébbi spektraltipusok felé. Ez az effektus fokozottabban jelentkezik, ha a szinindexben
szerepel a Stromgren u sz(ir6 (u — b, ¢;1). Ezért az anomaliaért felelds lehet a halmazon

beliili anyag ill. valamiféle szisztematikus hiba a CCD fotometridban, a spektralklasszifi-
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kaciéban vagy az alkalmazott elméleti szindexekben. Hogy az utolso feltevést ellenorizzem,
a Relyea és Kurucz (1978) publikicié alapjan szamolt vorosdédésmentes szinindexeket
osszehasonlitottam Warren (1976) értékeivel, melyek egy uvby — MK spektraltipus empi-
rikus kalibracién alapulnak. Az Gsszehasonlitds nagyon jé egyezést adott, ezért valdszinti,
hogy ha az anomaélidért valamilyen szisztematikus hiba felel, akkor az nem az elméleti
szinindex miatt 1ép fol.

A Johnson indexeknél hasznélt metédust kovetve itt is elhagytam azokat a csillagokat,
melyek spektraltipusa B3-nal késobbi volt. Az eredményiil kapott atlagos vorosodések a
kévetkezék: E(b—y) = 0.80 £ 0.04, F(u — b) = 1.32 £ 0.21, E(m;) = —0.33 £ 0.02 és
E(c;) =0.39 £0.11.

A Stromgren fotometria alapjan a vorosodést meghataroztam az tn. Shobbrook for-
mula (Shobbrook, 1984) segitségével is. Ez a formula a (b — y)o és a vorosddésmentes ¢

indexek kozott teremt kapcsolatot B-tipusu csillagok esetén:

(b—19y)o = —0.1146 + 0.0805¢y + 0.0616¢3 + 0.2719¢3 — 0.7801c5 + 0.4679¢;  (3.1.)

A 3.1. egyenletet alkalmaztam azokra a B-tipusu csillagokra, melyek wvby-magniti-
déértékeik megbizhatok voltak. Koriilbelil 30 ilyen csillagot sikeriilt kivalasztani. Az
egyenletet iterativ médon oldottam meg. ElGszor a mért b — y és c¢; értékekbdl indul-
tam ki. A c¢j-et vorosodésmentesnek tekintve (¢; = ¢p) megoldottam a 3.1. egyenletet.
Az igy kapott (b — y)o segitségével kiszamoltam az egyes csillagok kozelité vorosodését
minden szinindexre, majd a kapott vorosodésekkel meghataroztam a vorosodésmentes
szinindexeket. Az 1j ¢q értéket visszahelyettesitve az egyenletbe ismét kiszdmoltam (b —
Y)o-t. A megolddas kb. 3-4 iterdcié utédn konvergalt (a végeredmények eltérése kisebb volt,
mint 0.001). Ennek a mddszernek az az elénye, hogy nagyobb szamu csillaggal tudunk
dolgozni, ami csokkenti az atlagos vorosodés bizonytalansagat. Az egyenlet megoldédsval
az atlagos vorosodés: FE(b — y) = 0.82 £ 0.03-nak addédott. Ez az eredmény nagyon
jo egyezésben van a modell atmoszférak segitségével meghatarozott értékkel. A tovabbi
vizsgalatokhoz ezt az értéket hasznaltam.

Az egymastol fiiggetleniil meghatarozott Johnson- és a Stromgren vorosodéseket Ossze-
hasonlitva a két vorosodés aranyara az E(b—y)/E(B — V) = 0.8 £ 0.08 értéket kaptam,
mely tulajdonképpen konzisztens Shobbrook (1983) empirikus relacidjaval E(B — V) ~

1 mag esetén. Megjegyzem, hogy a relaciot 1ényegesen kisebb vorosodésekre dolgoztak
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ki, ezért nagy vorosodések mint, pl. az NGC 7128 esetén eltérésekre lehet szamitani.
Ezért lehetséges, hogy a vartnal nagyobb E(b —y)/E(B — V) ardny nagy, ill. pekulidris
vorosodésre utal.

A kordbban meghatarozott vorosodések segitségével kiszamitottam a vorosodési me-
redekségeket: E(u — b)/E(b —y) = 1.6 £ 0.4, E(my)/E(b —y) = —0.40 = 0.05 and
E(c1)/E(b—y) =0.49+0.17. A E(c¢,)/E(b—y) értéke sokkal nagyobb, mint az dltalanosan
elfogadott érték (E(c1)/E(b — y) = 0.2), azonban ez a jelenség nem szokatlan nagy
vOrosodések esetén (Alfaro és Delgado, 1991). A vordsodési meredekségek konzisztencidja
ellendrizheto, hiszen ki kell elégiteniiik a kovetkezo egyenletet:

Bm) 1 Eu-b)  Bla) (3.2.)

E(b—y) 2 Eb-y) Eb-y)
Ez az egyenlet kozvetleniil levezetheto a 2.9. egyenletbdl. Ha a fenti értékeket behe-

lyettesitjiik a 3.2. egyenletbe, akkor a két oldal az értékek hibahataran beliill megegyezik

egymassal.
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3.10. dbra. A DIB EW és az E(B-V) kozti relacié (bal dbra) és a halmazcsillagokra a reldcié
alapjan szamitott E(B—V) értékek a spektrumok jel/zaj viszonyénak fliggvényében (jobb

abra). A vizszintes vonal az atlagos spektroszkopiai vorosodést jelzi

Végill az E(B — V)-t meghatdroztam a 6613 A-nél taldlhaté diffiz intersztelldris
sav (DIB) felhasznalasaval. A difftz intersztellaris sdvokat Jenniskens és Desert (1994)
vizsgalta. Azt talaltdk, hogy ezen vonalak erGssége és a vorosodés kozott pozitiv korrelacio
figyelheté meg, ezért a DIB-ek jol hasznalhatok a vorosodés meghatarozasara. Oudmai-
jer et al. (1997) haszndlta ezt a technikat nagy tomegi fiatal csillagszerii objektumokra

(young stellar object, YSO). Arra a kovetkeztetésre jutottak, hogy a DIB-ek alapjan
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szamolt vorosodés lényegesen kisebb, mint a kontinuum meredekségébol szamolt. Ez arra
utal, hogy a YSO-k valészintiileg médositjak a kornyezetiiket, csokkentve azon molekuldk
stirtiségét, melyekbol a DIB-ek keletkeznek.

Els6 1épésként ujrakalibraltam a relaciot, mely a DIB-ek ekvivalens szélessége és a
vOrosodés kozott all fenn, felhaszndlva a spektroszképiai standard csillagokat (2.1 tablézat).
A standardok vorosodését a megfigyelt szinindex és a Schmidt-Kaler tablazatban sze-
replé vorosodésmentes szinindexbdl szamitottam. A megfigyelt szinidexeket a SIMBAD
adatbazisbol gytlijtottem ossze.

A kalibracié eredménye a 3.10 abra bal oldalan lathaté, ahol az illesztett egyenes EW =
0.3 E(B—V). Jenniskens és Desert (1994) 0.231-et kapott az egyenes meredekségére, mely
nem kiilonbozik sokban az altalam kapott értéktol. Az eltérés valdszintileg a spektrumok
felbontasanak kiilonbozdségébdl adodik.

A halmazcsillagok vorosodését a fenti korrelaciét felhasznédlva becsiiltem meg. Az
eredményeket a 3.10 dbra jobb oldala mutatja, melyen a kapott E(B — V) értékeket
abrazoltam a kontinuum szinten mérhetd jel/zaj viszony fliggvényében. A vizszintes vo-
nal az E(B—V) értékek sulyozott atlaga. Sulyfaktorként a jel/zaj viszonyt hasznaltam.
Léthatd, hogy bar a spektrumok jel/zaj viszonya nem elég nagy ahhoz, hogy megbizhaté
egyedi vorosodéseket hatdrozzunk meg, az dtlagos vorosodés (E(B — V) =1.18£0.2) j6
egyezésben van a fotometria alapjan kapott F(B — V') = 1.03 4 0.06 értékkel.

A DIB altal meghatarozott vorosodés a bizonytalansaga esetiinkben nagyobb mint az
egyéb modszerekkel meghatarozott vorosodéseké. Ennek két oka lehet: a kalibraciéhoz
hasznalt standard csillagok vorosodése joval kisebb, mint a halmazcsillagoké, ill. a DIB
ekvivalens szélességének meghatarozasa hibaval terhelt.

Ellentétben az Oudmaijer et al. (1997) &ltal kapottakkal, a A6613 DIB alapjan meg-
hatarozott vorosodés értéke nem kisebb, mint az egyéb modszerekkel meghatarozott érté-
kek, ami arra utal, hogy a 6613 A-nél taldlhaté DIB j6 vorosodésindikator nagy voross-
désértékekre (E(B —V) =1.0—-1.2) is.

Tovéabbi fliggetlen vorosodésindikator lehet az NGC 7128 irdanyaban hideg csillagkozi
por altal kibocséjtott tévoli infravords sugarzas. Schlegel et al. (1998) Osszedllitott egy
nagyfelbontdst vorosodéstérképet az IRAS/COBE mérések alapjan. FEz az adatbézis
E(B-V) =2.11-et ad az NGC 7128 galaktikus pozici6jara. Ez a vorosodés jelentésen ma-

gasabb, mint az egyéb mddszerekkel kapott E(B—V') ~ 1.0—1.2. Ez aldtdmasztja Arce és
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Goodman (1999) 4llitasat, miszerint Schlegel et al. (1998) vorosodési térképe foliilbecsiili
a vOrosodést azokra a teriiletekre, melyekre (B — V') > 0.15. Hasonlé eredményt kapott
Stanek (1998) is, aki kimutatta, hogy a galaktikus f6siktél £2 foknal kozelebbi régiékban
a tavoli infravords mérések alapjan késziilt vorosodési térképet nem lehet gy korrigalni,
hogy meghizhaté eredményt adjon, tébbek kozott az infravoros pontforrasok jelenléte és
a hattérben 1évo portdl szarmazo sugarzas miatt.

Erdekesség, hogy a mezé legfényesebb csillaga (#1080) nagyon kozel helyezkedik el
a 2142345328 jeli IRAS pontforrashoz, mely fluxusa erdsen novekszik a 100um-es tar-
tomany felé. Ez szintén felel6s lehet a nagy kiilonbségért, mely az optikai hullamhossz-
tartomanyokban végzett megfigyelések és az infravoros térkép alapjan meghatarozott

vorosodések kozott 1ép fel.

3.1.5. A halmaz fizikai paraméterei

Az NGC 7128 fizikai paramétereit az eloz6 fejezetben szamitott vorosodési paraméterek
felhasznalasaval hatdroztam meg. Az UBV adatok vordsodésmentesitéshez a Turner
(1976) altal megadott o = E(U — B)/E(B — V) = 0.80 vorosodési meredekséget és
R= Ay /E(B —V) = 3.1 abszorpcids koefficienst hasznaltam. A spektroszkopiabdl meg-
hatarozott vorosodések alatamasztjak a fenti a érték hasznalatdnak jogossagat. Ezeket
a paramétereket hasznaltam a halmaz tagjainak kivalasztasahoz a fotometriai diagramo-
kon (1. Delgado et al., 1998). Ez az anlizis pontosabb vorosodést és vorosodésmentes
tavolsagmodulust (DM) adott a halmaz fésorozati csillagaira: E(B — V) = 1.03 &+ 0.06
mag és DM = 13.0 + 0.2 mag. A tisztan fotometriai iton nyert vorésodés tokéletes
egyezésben van a fotometriai és spektroszképiai mérések kombindaciéjabdl szamolttal. Ez
nagyban noveli a fotometriai analizis megbizhatosagat és csokkenti a tavolsdgmodulust
terheld esetleges szisztematikus hibdkat.

3.11 dbra mutatja a halmaz szin—fényesség- (bal panel) ill. szin—szin-diagramjéat (jobb
panel). Az abrakon szintén feltiintettem a Claret (1995) altal kozolt 107 éves izokront,
melyet eltoltam a megfelelé vorosodés ill. tavolsagmodulus értékekkel. Az izokron il-
leszkedése a szin-fényesség-diagram felsé részére azt jelzi, hogy 107 év egy alsé becslés a
halmaz korara, habar lehetséges, hogy a diagram fényesebb csillagai csak idésebbeknek
tlinnek kiilonbozé effektusok miatt (kettdsség, rotacid, emissziés vonalak). Mint azt az

el6zo6 fejezetkben lattuk, némelyikiik valaban mutat emissziés vonalakat.
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3.11. dbra. Izokron illesztés a (B—V) - V (bal panel) és az (U-B) - (B—V) (jobb panel)
diagramokon. A teli korok a kozponti régiéban taldlhato csillagokat jelolik, mig az tires
korok a kiilso teriiletek csillagait. A folytonos vonal a 10 millié éves izokron eltolva a

vorosodés (E(B — V) = 1.03 mag) és a tavolsdgmodulus (DM = 13.0 mag) értékével

Az uvby mérések esetén Balona és Shobbrook (1984) abszolut magnitiudé kalibracidjat
haszndltam a Shobbrook-féle (Shobbrook, 1984) vorosodési formuldval. Az el6z6 feje-
zetben meghatarozott vorosodési meredekségek értékét felhasznalva abrazoltam a szin—
szin-diagramokat és a 107 éves Stromgren izokront (3.12 dbra). Lathatd, hogy az eltolt
izokronok jé egyezésben vannak minden szinindex kombinaciéra, igy a modell atmoszférak
alapjan meghatarozott vorosodési meredekségeim teljesen konzisztensek a Stromgren fo-
tometriai digramokkal. Sajnos a jelentds szoéras, ami az adbrakon lathatd, lehetetlenné
teszi, hogy az izokron illesztéssel a vorosodési meredekségeket tovabb pontositsuk.

Minden csillagra, melyre u, v, b, y adatok is rendelkezésre alltak, a Stromgren fotomet-
ria alapjan kiszamitottam az egyedi tavolsagmodulust. Ezeket az értékeket abrazoltam
a 3.13 abran a V fiiggvényében. A teljes és a szelektiv abszorpcié aranyara az Rg =
Ay /E(b—y) = 4.3 altalanosan elfogadott értéket hasznaltam. J6l megfigyelhets a diag-
ramon az elfejlédott csillagok jelenléte V' < 14.5 magnitidénal. Ha ezeket a csillagokat
nem vesszik figyelembe, akkor az atlagos tavolsagmodulusra DM = 13.0 & 0.7 mag-
nitudét kapunk. Ez tokéletesen megegyezik az UBV fotometriabdl kapott értékkel. A
jelolt bizonytalansag az individualis értékek szérasa az atlag koriil. A valédi bizonyta-
lansag azonban lényegesen nagyobb is lehet a vorésodés hibaja, ill. az abszolut magnitido

kalibraciéjanak bizonytalansaga miatt.
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abra. Az NGC7128 Stromgren szin—szin-diagramjai. A folytonos vonal a 10 millié
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éves izokron eltolva a megfelel6 vorosodési meredekségekkel (1. szoveg)

Szamitdsaim megbizhatdsagéat ellendriztem gy, hogy eredményeimet 6sszehasonlitot-
tam a Jordi et al. (1997) és Arenou (1993)! kalibraciokbdl kapott eredményekkel. Az
értékek eltérése kisebb, mint 0.02 magnitudé az E(b — y), és 0.05 magnitidé a tévolsag-
modulus esetén.

A 3.14 4bra mutatja az egyezést a megfigyelt Stromgren V — (b — y) diagram és a 107

éves vorosodéssel ill. tavolsagmodulussal eltolt izokron kozott.

thttp:/ /wwwhip.obspm.fr/cgi-bin /uvbyh
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3.13. dbra. A Stromgren észlelések tavolsagmodulus-fényesség diagramja. A szimbdolumok
jelentése: gyémant - normalis csillagok; plusz jel - kettoscsillagok; csillag - Be csillagok;
kereszt - a spektroszképiai minta csillagai. A vizszintes vonal a Stromgren fotometriai

adatokbol meghatarozott DM=13.0 mag értéket jeloli.

3.14. dbra. Izokron illesztés a (b—y) - V diagramon. A szimb6lumok jelentése megegyezik

a 3.11 4bra szimbdlumaival.
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3.2. Emisszios csillagok az NGC 6871 nyilthalmazban

3.2.1. Spektralklasszifikacio

Az egyes csillagok spektraltipusdnak meghatarozasdhoz keskenysavi spektralindexeket
haszndltam (O’Connell, 1973; Worthey et al., 1994). Az abszorpcids és emisszids indexeket
az IRAF SBANDS taszkjaval hatdroztuk meg. Ezek definicidja a kovetkezo:

F
Iy =—25 log FA (3.3

ahol F) a A\ hulldmhossztartomanyon mért atlagos fluxus, F pedig a A tartomdnyra in-
terpolalt kontinuum fluxus, melyet a A kék () és vords ()\,) oldaldnak vonalmentes sza-
kaszain mérhet6é kontinuum fluxus alapjan hataroztam meg. Az analizis soran hasznalt
indexek a 3.4 tablazatban taldlhatdk.

Jacoby et al. (1984) standardcsillagait felhaszndlva meghatdroztam a spektraltipus és a
spektralis indexek kozotti Osszefiiggést. Az Osszes indexet végigvizsgalva megallapitottam,
hogy a spektréalklasszifikaciéra a leghasznélhatébb indexek a He, H és nagyon késoi tipu-
sokndl a TiO indexek.

A spektraltipusok meghatarozasahoz a B2-nél korabbi spektraltipusok esetén a He
indexek 0Osszegét (Iye = Igexaras + Lexasst + Ireaaart + THexaonz), BO-nal késébbiekre
pedig két kiilonb6z6 hidrogénindex 6sszegéb6l (I = Iy + g+ THy + Ins + Laassso +
Iixsssss Lo2 = Tna + Ing + Iy + Ins + Lissso) meghatarozott indexet haszndltam. A
két kiilonbozo H indexre azért volt szitkség, mert a HA3835 spektraltipustdl vals fliggése
A2-nél késébbi spektraltipusok esetén megbizhatatlanna valik. A TiO indexek Osszegét
(Itio = Irioxsess + ITiore1s2 + ITions234+ ITioati00) hasznaltam minden olyan csillag esetén,
melyben TiO vonal észlelheté volt. Az index-spektraltipus (ST) fiiggés meghatarozasahoz
egyeneseket illesztettem az index-ST relacio kiillonbozé szakaszaira. Az ST a numerikus
spektraltipust jelenti (5 = 05,10 = B0,20 = A0 és igy tovabb). A kiilonb6zé indexre
illesztett egyenesek lathatok a 3.15 abran.

A Call indexet nem hasznaltam kozvetlentil spektraltipus-meghatarozéasra, csak arra,
hogy eldontsem, hogy egy csillag A2-nél késobbi vagy kordbbi tipusi. FErre azért volt
sziikség, mert a H indexek alapjan minden csillaghoz két spektraltipus rendelheto.

A spektralklasszifikdcié megbizhatosagat ugy ellenériztem, hogy az altalam kapott

spektraltipusokat Gsszehasonlitottam az irodalomban taldlt értékekkel. Osszesen 58 csil-
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3.15. abra. A szinképtipusok a spektrélklasszifikacidhoz hasznélt indexek fliggvényében.
Bal fels6 panel: H index, jobb fels6 panel: He index, bal alsé panel: TiO index, jobb alsé
panel: Call index. Ezen a panelen a tengelyek fel vannak cserélve, mivel az itt szerepl6
indexet nem hasznaltam spektraltipus meghatarozdséra (1. szoveg). Az egyes indexek

jelentése megtalalhaté a szovegben ill. a 3.4 tablazatban.

lagra taldltam publikalt spektraltipust. Definidltam egy dST = ST(Balog) - ST(irod)
paramétert minden csillagra, és kiszamitottam az egész mintara vonatkozo atlagos 0ST-
t. Az eredmény (0ST) = —0.21 + 4.1 lett. A jelent6s szérasért 12 csillag volt felelds.
Ezeknek a spektrumat egyenként leellendriztem, és azt talaltam, hogy mind a 12 csillag
irodalomban talalhaté spektréaltipusa helytelen. (Pl. van harom K5-tipustinak klasszi-
fikalt csillag, melyek koziil egy biztosan M tipust, hiszen spektrumaban nagyon erés TiO
vonalak talalhatdk, kettd pedig nyilvanvaléan G csillag. Miutan a félreklasszifikalt csil-
lagokat eltavolitottam a mintabo6l (§ST) = 0.15 £ 1.7 értéket kaptam. Ennek a szérasa
megegyezik a vizuélis klasszifikdcié tipikus 1-2 alosztalyos hibajaval (pl. Cutispoto et al.,
1999).

Spektralis indexek segitségével gyorsan és hatékonyan tudunk spektraltipust meg-
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hatarozni kisfelbontdasu digitalis spektrumok alapjan. A sokobjektumos spektrografok
(Multi-Object Spectrograph, MOS) térhdditdasdaval lehetévé valt, hogy rovid id6 alatt
tobb ezer spektrumot készitsiink. Ez az adamennyiség hagyomanyos eszkozokkel fel-
dolgozhatatlan, ezért sziikség van egy olyan moddszerre, ami képes viszonylag rovid ido
alatt nagy mennyiségli spektrumot klasszifikalni. A fent ismertetett technika pontos
spektralklasszifikaciot biztosit azokra a csillagokra, melyek spektruméaban nincs emisszios
vonal. Ezzel a médszerrel a rendelkezésre allé adatsor alapjan sajnos nem tudtam a csilla-
gokat luminozitasi osztalyokba sorolni, mivel ez nagyobb felbontédsi spektrumokat igényel.
Azonban a spektralis index segitségével nagyobb felbontasi spektrumokkal konnyen elvé-
gezhet$ lesz ez a mivelet is.

Az emisszids vonalakat mutato spektrumok esetén a spektralklasszifikaciot a Jaschek és
Jaschek (1987) altal leirt médon végeztem, és vizudlisan hatdroztam meg a spektraltipust.
Ezen csillagok esetén az publikalt spektraltipusokkal valé 6sszehasonlitas £ 0.9 spektralis

alosztaly hibat adott.
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3.4 Téablazat. A spektraltipusok meghatarozdsahoz hasznalt abszorpcids indexek

Index név  kozponti hullimhossz [A]  sdvszélesség [A]  kék kontinuum [A]  voros kontinuum [A]

CN1 4160.875 35.00 4100.125 4265.375
CN2 4160.875 35.00 4091.375 4265.375
Can4227 4229.750 12.50 4216.625 4247.250
GA4300 4300.125 35.00 4275.750 4328.250
FeA4383 4396.000 51.25 4366.000 4450.375
Cal4455 4464.625 22.50 4451.500 4485.875
FeA4531 4538.000 45.00 4510.500 4571.125
FeA4678 4678.375 86.25 4622.125 4750.875
Hp 4861.250 28.75 4837.875 4884.125
FeA5015 5015.875 76.25 4962.125 5059.625
Mgl 5101.625 65.00 4926.375 5333.625
Mg2 5173.875 39.50 4926.375 5333.625
Mgb 5176.375 32.50 5152.000 5198.875
FeX5270 5265.650 40.00 5240.650 5301.900
FeAb5335 5332.125 40.00 5310.250 5358.375
FeA5406 5401.250 27.50 5381.875 5420.000
FeA5709 5710.250 23.75 5686.500 5731.500
FeA5782 5788.375 20.00 5772.125 5806.500
NaD 5894.875 32.50 5869.875 5936.875
TiOA5968 5968.3 40 5835.6 6073.3
TiON6234 6233.7 40 6106.5 6396.8
Ho 6565 30 6330 6600
Hp 4861 20 4785 5050
Hry 4340 20 4270 4400
Hs 4101 20 4015 4270
HA3889 3889 20 3860 3910
HA3835 3835 20 3815 3860
HeM144 4144 20 4063 4175
HeA4387 4387 20 4370 4510
He)4471 4471 20 4370 4510
HeA4026 4026 20 3995 4063
HeA4922 4922 20 4900 4950
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3.4 Tablazat —folytatés

Index név  kozponti hullimhossz [A]  sdvszélesség [A]  kék kontinuum [A]  voros kontinuum [A]

Call 3933 20 3910 4015
MgA5175 o175 30 5050 5300
Na\5892 5892 30 5820 6100
CHA4305 4305 20 4270 4400
Ba\6495 6495 30 6330 6620
TiON6180 6182 40 6127 6372
TiOA7T100 7100.5 40 7050 7400

3.2.2. Az emisszios csillagok kivalasztasa

Az emisszids csillagok azonositdsdra a hidrogén alapéllapotu atomjanak (H I) spektralis
indexeit hasznaltam. Normadlis fésorozati csillagokban a H I vonalak félértékszélessége
a spektraltipus j6l meghatarozhaté fiiggvénye (1. pl. Jaschek és Jaschek (1987)). A
félértékszélesség legmagasabb értékét A2 spektréaltipusndl veszi fel (e.g. Iy, ~ 0.7) és
csokkeno tendencidt mutat kordbbi ill. késébbi spektraltipusok felé. A H I Balmer soro-
zatdban minden abszorpcids vonalnak kb. egyforma a félértékszélessége. Ezzel ellentétben
az emisszids vonalak félértékszélessége fligg a felsd szinttol. A Ha, HF és H~y relativ flu-
xusai kb. 3:1:0.45 (Osterbrock, 1989). Ennek kovetkeztében a H I emisszié eldszor kitolti
a Ha abszorpciés vonalat, miel6tt hatdssal lenne a Balmer sorozat tovabbi tagjaira. Ezt
a tulajdonsagot felhasznalva azonositottam emisszids csillagokat abban az esetben, mi-
kor az emisszié nem volt szemmel lathato a spektrumban, azaz kivdlasztottam azokat a
csillagokat, melyek Ha abszorpcids vonala viszonylag gyenge volt a HG és a Hy vonalhoz
képest.

Az 3.16 abra mutatja a Ha indexet (Iy,) a Hvy index (Ip.) index fiiggvényében a
spektroszképiai mintamra. A csillagok tobbsége egyenes vonalban helyezkedik el viszony-
lag kis szorassal. Ezek normaélis fésorozati csillagok, emissziés vonalak nélkiil. Ezen csil-
lagok indexeire egy egyenest illesztettem a legkisebb négyzetek mdédszerével (Press et al.,

1993). Az egyenes egyenlete:

Itro = 0.32 % Iy, + 0.09 (3.4.)
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3.16. dbra. Az emisszios csillagok kivalasztasa

Az illesztés hibdja o = 0.02. TObb iterdciot is végeztem, mielott elfogadtam volna a végso
illesztést. Eloszor kivettem a mintdbol azokat a csillagokat melyeknek lathato emisszids
vonaluk van (negativ Ha index). Az elsé illesztés utan eltdvolitottam azokat a csillagokat,
amelyek kivil estek a 20 hatdron. Ez a csoport tartalmazta az Osszes nyilvanvaléan
emisszids csillagot, és a gyenge jel/zaj miatt kilégd pontokat (a 20 hatar f616tt 16v6 pontok
a 3.16 dbran). Ezutan elvégeztem a végsé illesztést, és kiszdmoltam a szdérdst, amelyet
kés6bb az emisszios csillagok azonositasara hasznaltam.

Biztos emisszios csillagként azonositottam azokat a csillagokat, amelyek, tobb mint
3o-val az egyenes ald estek (fekete korok a 3.16 dbran). Lehetséges emisszios csillagok-
nak nevezem azokat, amelyek a 2-30 kozé esnek az illesztett egyenes alatt. A spektru-
mok vizudlis vizsgalata megerdsitette, hogy 24-bol 22 biztosan emisszidsnak azonositott,
és 20-bdl 4 lehetséges emisszids csillagnak van lathaté Ha emissziéja. A tobbi csillag
spektruméaban a H« abszorpciés vonal hatarozottan gyengébb, mint a normalis fGsorozati
csillagokban. A 3.5. és a 3.6. tablazat tartalmazza a 44 emisszids csillagnak azonositott
objektumot az altalam meghatarozott spektraltipussal és vorosodéssel, valamint az iroda-
lombdl (Massey et al., 1995) vett fotometriai adatokkal egyiitt. A 3.18 4bra mutatja ezen

csillagok szin—fényesség-diagramjat.
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3.5 Tablazat. Csillagok, melyek biztos Ha emissziét mutatnak. A fotometriai adatok a

Massey et al. (1995) publikdciébdl szarmaznak.

Csillag \Y% B—V U-B Spektréaltipus E(B-V) fejlodési all. els6 detektalds
#0001 6.83 0.11 —0.74 WN5 + 09.5 > 0.41 orids Aller (1943)

#0006 874 0.31 —0.67 BO 0.61 fésorozati Hiltner (1956)
#0008 885 0.17 —0.53 BO 0.47 fésorozati Grigsby és Morrison (1988)
#0186 11.98 0.32 —0.13 B4 0.48 fésorozati Bernabei és Polcaro (2001)
#2352 12.75 0.38 —0.09 B5 0.52 fésorozati Bernabei és Polcaro (2001)
#2905 881 083 —0.29 09 > 1.13 szuperdrids Balog és Kenyon (2002)
#0215 10.27 0.25 —0.51 B1 0.51 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#2209 13.13 0.80 0.14 B5 0.94 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#1062 11.71 047 —0.58 B6 0.6 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#1238 13.47 052  0.16 B6 0.65 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#0038 1191 0.31  0.06 B8 0.4 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#2320 14.70 0.71  0.42 A0 0.71 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2492 13.02 0.68 0.45 A0 0.68 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2139 1383 0.46  0.20 Al 0.43 fésorozat eléi Balog és Kenyon (2002)
#2399  9.26 0.09 —0.04 A2 0.03 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1694 1441 0.76  0.36 A9 0.49 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2646 1588 0.96  0.47 F7 0.46 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2631 16.03 0.94 —0.11 F8: 0.42 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#2055 1595 0.85  0.35 F8: 0.33 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1755 1531 0.73  0.17 F8 0.21 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#1552 1537 0.77  0.32 F9 0.22 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#2675 1592 098  0.38 GO: 0.4 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#2245 1398 1.15  0.25 Gl 0.55 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2621 1479 1.15  0.82 G5 0.49 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#2138 14.40 1.21  0.87 G9 0.43 fésorozat elétti Balog és Kenyon (2002)
#1286 14.08 1.48 1.29 K2 0.59 6rids Balog és Kenyon (2002)
#1647 1442 141 1.05 K8 0.02 fésorozat el6tti Balog és Kenyon (2002)
#1659 1437 138  0.86 K8 —0.01  f8sorozat elStti Balog és Kenyon (2002)
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3.6 Tablazat.

Valdszin emisszios csillagok. A fotometriai adatok a Massey et al.

(1995) publikdciobdl szarmaznak.

Azonosité A% B-V U-B Spektraltipus E(B-V) fejlodési all. elsé detektélds

#0002 729 025 —0.62 09 > 0.55 Orids Balog és Kenyon (2002)
#0003 738 025 —0.64 BO 0.55 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#2092 11.93 0.23 —0.07 B4 0.39 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1651 13.90 0.52  0.34 A0 0.52 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#1980 14.34 048  0.23 A2 0.42 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1093 16.15 0.91 0.29 A2 0.85 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#2637 15.02  0.65  0.46 A3 0.56 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1710 15.24  0.59 0.31 A5: 0.45 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#2156 14.35 0.72 0.44 A7 0.53 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#2067 1431  0.74  0.55 F1 0.41 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#1379 16.47 1.19 —-0.85 F2 0.84 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#1845 14.81 1.01 0.34 F6 0.55 fésorozat elétti  Balog és Kenyon (2002)
#1221 15.18 0.65 0.21 F7 0.15 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#2545 15.63 0.76  0.06 F8 0.24 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#1869 15.75  0.82  0.10 F9 0.27 fésorozati Balog és Kenyon (2002)
#0113 13.02 1.83 1.97 Mb5: 0.01 fésorozat el6ttii  Balog és Kenyon (2002)
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3.2.3. Az emisszids csillagok vizsgalata

Ebben a fejezetben meghatarozom a vorosodést az NGC 6871-ben taldlhato csillagokra,
felhasznalva a fotometriai és spektroszképiai adataikat. A pontos vorosodos ismerete
segitséget nyujt abban, hogy kiillonvélasszuk az el6tér- és hattércsillagokat a halmaz tag-

jaitél, és pontosan elhelyezhessiik a halmaztagokat a HRD-n.

Vorosodés és halmaztagsag

Kiszamoltam a mintaban talalhaté nem emisszios fésorozati csillagok vorosodését a mért
spektraltipusokbdl Kenyon és Hartmann (1995) szintédblazata segitségével. Ez a téblazat
csak BO-nal késobbi csillagokat tartalmaz, ezért csak alsé becslést tudok adni a vorosodésre
az O tipusu csillagok esetében. Emiatt az analizis folyaman ezen csillagoktdl eltekintek. A
3.17 abra bal oldalan lathaté az NGC 6871-et tartalmazé csillagmez6 vorosodéseloszlasa.
Az eloszlas maximuma kb. Ep_ = 0.4 magnitudénal talalhaté. Ez az érték jo egyezésben
van a kordbban meghatérozott értékekkel ( Ep_y = 0.443, WEBDA és Ep_y = 0.46
Massey et al. (1995))
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3.17. abra. Az NGC6871 irdnyaban megfigyelt csillagok vorosodéseloszlasa

Eredményeimet leellendriztem Hakkila et al. (1997) szamit6gépes programjaval, amely
kiszamolja a vizudalis fényelnyelést a galaktikus szélesség, hossztsag valamint a tavolsag
fliggvényében. A program tobb publikacié eredményeit kombindlja Ossze. Ezek koziil
héarom (Fitzgerald, 1968; Neckel et al., 1980; Arenou et al., 1992) szolgaltat informéciot
a vorosodésrol az NGC 6871 galaktikus koordinataira. Az altalam becstlt vorosodés csak
Neckel et al. (1980) eredményeivel van dsszhangban. Arenou et al. (1992) kb. kétszeresen

foliil-, mig Fitzgerald (1968) alulbecsiili a vorosodést. Az egyes vorosddések kozotti eltérés
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oka valészintileg az, hogy a kiilonboz6 vizsgalatok eltéré térbeli felbontdssal késziiltek. A
galaktikus fosik kozelében kiilonosen fontos a vorosodési térképek jo felbontasa, hiszen
az extinkcio ezeken a teriileteken nagyon erdsen valtozik, ami torzithatja a kisebb térbeli
felbontdst térképek eredményeit. A legjobb felbontdsa a Neckel et al. (1980) altal k6zolt
adatoknak van, ezért a tovabbiakban csak ennek a publikdcionak az eredményeit fogom
hasznalni.

A 3.17 ébra jobb oldalan lathaté az emisszids csillagok vorosodés eloszlasa . Az eloszlas
hasonl6 a normal csillagokéhoz, azonban megfigyelhet6, hogy van egy tulajdonképpen 0
vorosodésti csoport az emisszios csillagok kozott. Ezek az objektumok lehetnek fiatal,
maganyos csillagok kozel a Naphoz, vagy esetleg egy kozeli, eddig ismeretlen fiatal asszo-
ciaci6 tagjai. Ezekkel a nulla vorosodésii csillagokkal egyiitt az emisszids csillagok kb.
22%-a tartozik a latszdlagos elStércsillagok kozé (Ep_y < 0.3). Azok a csillagok, melyek
vorosodése 0.3 és 0.5 kozé esik, valészintiileg halmaztagok. Ehhez a csoporthoz az észlelt
emisszids csillagok 38%-a tartozik. Majdnem ugyanennyi emisszids csillagnak (40%) a
vOrosddése nagyobb, mint a halmaz tagjaié. Neckel et al. (1980) A,-tdvolsdg relacidja
szerint ezen csillagok tavolsaga nagyobb, mint 1.9 kpc. A tavolsag a #2905 jelii extrém
vorosodésti csillag esetében 6.6 kpe, ami nem valdszinti, hiszen ez elképzelhetetleniil nagy
abszolut fényességet eredményezne. Ezenkiviil, ha kiszamitjuk a csillag tavolsagat (z) a
galaktikus fosiktol, akkor azt kapjuk, hogy z > 200 pc, ami szintén ellentétben &ll az
eddig O és B csillagokra elfogadott értékekkel (50 — 100 pc). Ez arra utal, hogy ennek
a csillagnak extra vorosodése van. A tobbi hattéresillag tavolsaga elfogadhaténak tiinik
az NGC 6871 poziciéjara nézve, de elképzelhetd, hogy néhany csillag ezek koziil mégis a
halmazhoz tartozik, csak extra vorosodése van valamilyen csillagkoriili anyag miatt. Ezt

a lehetOséget a kovetkezd alfejezetben fogom vizsgdlni.

Az emissziés csillagok elhelyezkedése a Hertzsprung-Russell diagramon

Miutan kiszdmoltam a vorosodést, meghataroztam az A,-t és a bolometrikus korrekciét a
minta minden csillagara, és megszerkesztettem a HRD-t minden almintara, amelyeket az
el6z6 alfejezetben definialtam (el6tér, halmaz, hattér). Ezek a 3.18 abrén taldlhaték. A
3.18a abra mutatja az egész minta HRD-jét, a 3.18b abra a HRD-t a feltételezheté halmaz-
tagokra, mig a 3.18c és 3.18d dbrédk a hattér- és az elotércsillagok HRD-jét dbrézoljak. Kis

sziirke szimbolumok jelzik a fésorozati csillagokat, nagy fekete pontok pedig az emisszios
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3.18. dbra. Az NGC 6871 irdanyaban talalhato csillagok vorosodésre korrigalt szin—

fényesség-diagramjai

csillagokat. A folytonos vonalak mutatjak a nullkori fésorozatot (Zero Age Main Se-
quence, ZAMS) eltolva a halmaz tavolsdgmodulusaval (DM = 11.08), ami 1649 pc
tavolsdgnak felel meg (Battinelli és Capuzzo-Dolcetta, 1991).

A halmaztagok HRD-jén (3.18b dbra) az emissziés csillagok tobbsége a ZAMS mentén
helyezkedik el. Négy objektum azonban a fésorozat folé esik. Ezek lehetséges fosorozat
elotti fejlodési dllapotban 16vo csillagok. Szamos nem emisszids csillag talalhatd e négy
csillag kozelében a HRD-n. A latszélagos PMS csillagok viszonylag nagy szérasa nagy
korszoréast (age-spread) valészintisit (Massey et al., 1995; Reimann, 1989).

A hattéresillagok HRD-je (3.18¢ dbra) nagyon hasonlit a halmaztagokéhoz. Durvan
az emisszids csillagok fele talalhatéo a ZAMS-on, vagy folotte. Ez arra utal, hogy ezek
a csillagok tulajdonképpen halmaztagok, de valamilyen csillagkorilli anyag miatt extra
vorosodésiik van. Radidlissebesség-mérésekkel tesztelni lehetne ezt a lehetOséget.

Az alacsony vorosodésu csillagok a fésorozat folotti teriiletet foglaljak el a HRD-n.

Legtobb ezek koziil elétércsillag kiillonb6zo tavolsagmodulusokkal. A négy zérd vorosodési
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csillag koziil 3 durvan egyforma tavolsdgban van a Naptol: ezek a ZAMS-sal kozel parhu-
zamos vonal mentén helyezkednek el a HRD-n, és talan tagjai egy kisebb fiatal csillagokbol
all6 csoportnak. A negyedik vorosodés nélkiili csillag valészintileg 100 parszeknél kozelebb
van a Naphoz, de ennek a csillagnak elég bizonytalan a spektraltipusa. Tovabbi megfi-
gyelések sziikségesek, hogy jobban behataroljuk e csillag tavolsagat. A tobbi elétércsillag
alig valamivel a ZAMS f6lott taldlhato. A pozicidjuk konzisztens azzal a tavolsaggal, amit
Neckel et al. (1980) kalibracidjat hasznédlva kaphatunk a vorosodésiikbdl (1.2 kpe). Ezek
a csillagok tagjai lehetnek egy latéiranyba esé masik fiatal nyilthalmaznak, vagy esetleg

egy alacsonyabb stirtiségii fiatal csillagecsoportnak a lokélis spiralkarban.

3.2.4. Az emissziés csillagok spektrumainak tulajdonsagai

Ebben a fejezetben révid leirast adok a mintaban talalhaté emisszios csillagokrol. A minta
felosztasaban az el6z6 fejezetekben hasznalt sémat kévetem: el6tér, hattér, halmaz. Min-
den csoportban két részre osztom a csillagokat: fosorozat elotti ill. fésorozati vagy azutani
csillagok. A felosztasnal harom szempontot veszek figyelembe: HRD-n elfoglalt pozicid,
[NTI], [SII] emisszi6 jelenléte a spektrumban, ill. Li I A6708 abszorpcids vonal detektéldsa.
Habar a Li I A6708 hasznalhaté leginkabb kormeghatarozasra fiatal csillagok esetében,
az alacsony felbontas miatt csak kevés esetben sikeriilt e vonalat azonositani a spektru-
mokban. A detektdlas még azokban az esetekben is bizonytalan, ahol valészinisitettem a
vonal jelenlétét. Nagyobb felbontast spektrumok jobb tesztet biztositananak a Li T A6708
jelenlétére.

Mivel a halmaz tartalmaz néhany O tipusi csillagot, a [NII] és [SII] emisszi6s vona-
lak esetleg lehetnek rosszul elvégzett hattérlevonas eredményei. Ennek a lehetéségnek a
tesztelésére meghatdroztam a [SII] indexet az egész mintara. Ha a [NII] és [SII] emisszi6
jelenléte az emisszios kod valtozasa miatti rossz hattérlevonas eredménye, akkor durvan
hasonld szamu latszélagos [NII] és [SII] abszorpciéval bird forrds jelenlétére szdmithatunk
a mintaban. A teszt a [SII] index elég kis szérdsdt mutatta (o = 0.01). A [SII] index
enyhén emelkedik a késébbi spektraltipusok felé. Ez aldl a trend aldl kizarélag a [SII]
emissziét mutato csillagok a kivételek. Nem talaltam olyan csillagot, amely latszolagos
[SIT] abszorpciét mutatna, ezért arra kovetkeztetésre jutottam, hogy az emisszids kod

miatti rossz hattérlevonds nem lehet felelds a detektalt [NII] és [SII] emisszidért.
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Elé6tércsillagok

Kilenc olyan csillag van a mintankban, melynek kicsi a vorosodése, ezért valdszintileg
el6téresillag. Mivel mindegyik halvanyabb, mint a Hipparcos miiholddal végzett mérések
hatdrmagnituddja, ezért nem tudjuk ellendrizni az evolucios allapotukat pontos tavolsag-
mérések felhasznalasaval. A legtobbjiik késéi tipusu (F-M), csak egynek (#2399) van
viszonylag kordbbi (A2) spektraltipusa. FEzen csillag Ha vonaldnak magjaban taldlhato
gyenge emisszio.

Az elétéresillagok koziil 6t F tipusi. Kett6 (#1755, #1552) mutat ldthatd emisszios
vonalat; a mésik harom (#1221, #2545, #1869) Ha vonala a spektraltipusahoz képest
gyenge. A HRD-n elfoglalt pozicidjuk és Neckel et al. (1980) A,-tdvolsig Osszefiiggése
alapjan arra kovetkeztethetiink, hogy ezek a csillagok kb. egyforma tavolsagra vannak a
Naptol. Ez a tavolsag egybeesik a normalis el6tércsillagok tobbségének tavolsagaval, ami
arra utal, hogy ezek az emisszios csillagok egy masik halmaz tagjai lehetnek, mely a Nap
és az NGO 6781 kozott helyezkedik el. Ezt a feltevést radidlissebesség-mérésekkel lehetne
ellen6rizni. Csak egyikiik (#1755) tartozik az altalam valdszinisitett PMS csillagok kozé.

A maradék harom csillag koziil ketté (#1647, #1659) wTTs lehet K8 koriili spektralti-
pussal. Minden Balmer vonaluk emissziét mutat, ugyanigy mint a kalcium H és K vonala
is. A Li I A6708 vonal detektalhaté az #1659 spektruméaban, még alacsony felbontdsban
is.

A mintédban egy M tipusi csillag (#113) is szerepelt, mely gyenge Ho és [NII] emissziot
mutatott. Megvizsgaltam annak a lehetdségét, hogy ez a csillag egy dMe csillag. FElso
lépésként megbecsiiltem a kozeli dMe csillagok szamat a Henry et al. (2002) altal 0.084
csillag/pc? csillagstirtiségb6l. A kozeli csillagok kb 70%-a M torpe (Henry et al., 2002).
A spektroszképiai megfigyelések hatarmagnituddjaig (V' ~ 14.9) kb. 100 pc tévolségig
tudunk M torpéket detektalni. Ebbdl kiszamolhatjuk, hogy az NGC 6871 iranydban
észlelheté M torpék szama ketté. A dMe csillagok ardanya az M torpék kozott folyama-
tosan n6 a spektraltipussal (4% MO-nal és 90% M5 és anndl kés6bbi tipusok esetén, Joy
és Abt (1974)). A dMe csillagok &tlagos ardnya az el6bbiekbdl adéddéan 17%. Ebbél
kovetkezben kézepesnél valamivel kisebb a valdszintisége (~ 34%), hogy a spektroszképiai
mintankban dMe csillag szerepel. Ennek ellenére az #113 lehet dMe csillag, de nagy fel-
bontéasi optikai spektroszkdpiai észlelések lennének sziikségesek, hogy egy dMe csillagot

megkiilonboztessiink egy PMS csillagtol.
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Valoszinii halmaztagok

Ebbe a csoportba 15 emisszios csillag tartozik. A spektraltipusaik korai B-t6l késé G-ig
véltoznak. A legtébbjiik jol lathaté emissziét mutat. T6bb mint a csillagok fele (6ssze-
sen 9) valdsziniileg PMS csillag. 8 csillag esetén ezt az azonositast a HRD-n elfoglalt
pozicidjukra alapoztam. Egy csillagnak [NII] és [SII] emissziés vonalai vannak.

A 11 lathaté emissziot mutato csillag kozott harom B tipusd taldlhato (#8, #186,
#38). Ezeknél csak a Ha vonalndl észleltem emisszidt. Kettd koziilik (#8 és #38)
korabban mar ismert volt (Grigsby és Morrison, 1988; Bernabei és Polcaro, 2001). Ezek
valoszintileg klasszikus Be csillagok.

Van két A tipusu csillag a valészin@i halmaztagok kozott (#2139, #1694). Az #2139
[NTI] és [SII] emissziot mutat. Az #1694 Ha emissziéja nagyon gyenge, de a csillag HRD-n
elfoglalt pozicidja jelzi, hogy valészintileg PMS csillag.

Ebbe a csoportba tartozik még harom F tipusi csillag, melyek jél 1athatd emissziot mu-
tatnak. Kett6 koziilitk (#2646, #2631) valészintileg PMS csillag [NII] és [SII] emisszidja
miatt. A harmadik (#2055) csak Ha-ban mutat emissziét, és nagyon kozel fekszik a
fésorozathoz.

Végiil maradt még harom G tipust csillag (#2621, #2138, #2675), melyek valdsziniileg
PMS csillagok. Mind a harom joval fésorozat f0lott helyezkedik el a HRD-n. Az #2621
spektruma [NII] és [SII] emissziot mutat, mig az #2138 spektruméban detektalhaté a Li
I A6708 vonal. A csoport harmadik csillaga nem mutat semmilyen kiilonleges spektralis

tulajdonsagot a Ha vonal gyenge emissziojan kiviil.

Nagy vorosodésti csillagok

A voOrosodésiik alapjan 16 olyan emisszios csillagot azonositottam, melyek valdszintileg
hattérobjektumok. Ezek tobbsége korai tipust, csak harom spektraltipusa F, vagy késébbi.
A csillagok kb. fele a fGsorozat felett helyezkedik el a HRD-n, amely arra utalhat, hogy
ezek a csillagok halmazcsillagok, melyeknek valamiféle extra, valdszintileg csillagkorili
anyagtol szarmazd vorosodésiik van.

Ezek kozil a csillagok koziil hét (#3, #6, #2352, #215, #2209, #1062, #1238) B
spektraltipusu. Az #3 kivételével mindnek hatarozott emisszidés vonalai vannak. Ketto
(#1062 és #2209) a fésorozat f6lott helyezkedik el, ezért PMS csillagként azonositottam

Oket. Az #6 és #1062 esetén a teljes Balmer sorozat emissziot mutat, mig az #2352,
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#215, #2209 és #1238 esetében csak a Ha mutat detektdlhatd emissziot.

Hat A tipust csillag is tagja ennek a csoportnak (#2320, #2492, #1651,#1093, #2637,
#2156). Ezek koziil csak kettd (#2320 és #2492) mutat hatdrozott Ha emisszidt, a
tobbi négy a normélisnal gyengébb Ha abszorpcidja miatt keriilt kivalasztasra. A HRD-n
elfoglalt pozicidjuk alapjan négy csillagot (#2320, #2492, #1651, #2156) azonositottam
PMS csillagként. Ezek koziil egy (#2320) mutat [NII] és [SII] emissziot.

A harom késéi tipust csillag (#1379, #1845, #2245) koziil mind a fésorozat {616tt he-
lyezkedik el, ezért 6ket PMS csillagként azonositottam. Koziilikk egy (#2245) spektruma

tartalmazza a Li I A6708 abszorpcids vonalat.

3.2.5. A lehetséges PMS csillagok oOsszehasonlitasa a Taurus-

Auriga molekulafelhoben talalhato fiatal csillagokkal
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3.19. dbra. Az NGC 6871 (jobb panel) és a Taurus-Auriga molekulafelhé (bal panel) PMS
csillagainak H, index szerinti eloszlasa. A fiigg6leges szaggatott vonal jeloli a klasszikus

T Tauri csillagok és a gyengevonalas T Tauri csillagok (WTTS) koézotti hatart.

A kis tomegli PMS csillagok két csoportba oszthatok a fotometriai és a spektroszkopiai
tulajdonsigaik alapjan (Walter, 1987; Walter et al., 1988). A klasszikus T Tauri csillagok
(CTTS) er6s Ha emissziét mutatnak, melynek ekvivalens szélessége EW (Ha) > 10A.
A legtobb klasszikus T Tauri csillagnak erds HI, Cal és néha Hel emisszids vonalai van-
nak. Sok CTTS spektrumdban megtaldlhaté a [NII], [SII] és [OI] emisszi6, mely erds

csillagszéltol vagy kollimélt jet-t6l szarmazik. A klasszikus T Tauri csillagoknak erds inf-
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ravoros szintobblete van, mely a csillagkoriili anyagkorongbdl szarmazik. Szintén jellemzo
rajuk az optikai ”veiling” (az abszorpcids vonalak magjanak a kitoltottsége, ill. esetenként
a vonalak teljes hidnya), amely a hatarréteg extra emisszidjara ill. akkrécids forro foltra
utal (Bertout, 1989).

A mésik csoport a gyengevonali T Tauri csillagok (WTTS), melyek spektrumdban
gyakran talalhatunk Call és mas kromoszférikus emisszios vonalakat. Ezeknek a csillagok-
nak a spektruma kozelitoleg feketetest, és nagyon ritkan mutatnak jet-re vagy csillagszélre
utalo jeleket (Bertout, 1989).

Hogy az &ltalam azonositott emisszids csillagokat elhelyezzem a tobbi PMS csillag
kozott, osszehasonlitottam a mintaban szerepld késoi tipusu PMS csillagokat a Taurus-
Auriga molekulafelhében talalhaté PMS csillagokkal (pl. Kenyon és Hartmann, 1995). A
3.19 dbra Osszehasonlitja a Taurus-Auriga felhoben talalt T Tauri csillagok Ha indexének
eloszldsat az NGC 6871 teriiletén talalt késoi tipusi PMS csillagokéval. Mindkét hisz-
togramnak ugyananndl az indexnél van maximuma. A Taurus-Auriga-hoz viszonyitva az
NGC 6871 teriiletén kevés az erGs emissziot mutatéd csillagok szdma, viszont aranyaiban
sok a gyengevonalil emisszios csillag.

A Taurus-Auriga felhében talalhaté PMS csillagok joval fiatalabbak (~ 10¢ év), mint
az NGC 6871-ben taldlhaték (~ 107 év). M4s fiatal csillaghalmazok megfigyelése azt az
eredményt adta, hogy az akkréciés korong, ami a klasszikus T Tauri csillagok emisszidjanak
motorjat adja, 107 éves idéskdlan eltiinik (Hartmann et al., 1998; Haisch et al., 2001). A
WTTS-ek felfedezése és a CTTS-ek hianya az NGC 6871-ben tokéletesen konzisztens

ezekkel a megfigyelésekkel.
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3.3. ij beagyazott halmaz az NGC 7538-ban

A HII teriiletek gyakran tartalmaznak egy vagy tobb csillagesoportosulast. Mivel ezeken
a teriileteken az extinkcid értéke altalaban nagy, az ionizal6 csillagok tobbnyire teljesen
lathatatlanok az optikai hullamhossztartomanyban. Kozeli infravoros képeken azonban
gyakran felfedezhetiink beagyazott halmazokat, melyek legalabb néhany O-B csillagot és
tobb kisebb tomegii objektumot tartalmaznak. Ezek a bedgyazott halmazok a legfiatalabb
ismert csillagrendszerek. Lada és Lada (2003) 6sszefoglalta kb. 100 ismert bedgyazott hal-
maz tulajdonsagait, felhasznédlva a csillagkeletkezési tertiletek és a molekulafelh6 komp-
lexumok szisztematikus vizsgalatat tartalmazo irodalmat. A 2MASS katalégus alapos
atvizsgalasa utdn Bica et al. (2003) és Dutra et al. (2003) arra a kovetkeztetésre jutott,
hogy még legalabb 300 ilyen halmaz talalhaté 10 kpc tavolsdgon beliil.

A bedgyazott halmazok tulajdonsaga tertiletrdl teriiletre jelentésen valtozik. A legtobb
halmaz azonositasara azt a kézenfekvo tulajdonsdgot hasznaltak fel, hogy a halmaz teriile-
tén a csillagok stiriibben helyezkednek el, mint a hattércsillagok. A tipikus csillagstiriiség
10 és 100 csillag/pc? kozott van szemben a hattér 2 és 10 csillag/pc? stirtiségével. Altaldban
a méret és a teljes tomeg 0.5-1.0 pc és 30-1000 My nagysagrendi. A sziiléfelh6 ma-
radvanyainak jelenléte miatt altalaban eros és valtozo vorosodés van jelen a halmazokban.
Mivel ezek tagjai jorészt PMS csillagok, ezért gyakran mutatnak infravoros excesszust,
amely csillagkoriili anyagkorong jelenlétére utal (Lada és Lada, 2003).

Ezeknek a csillagkoncentracioknak a tanulmanyozésa nagyon fontos, mivel adatokat
szolgaltatnak a csillagkeletkezés korai szakaszairdl. Az infravords tobbletet mutato csil-
lagok aranya fontos megkotést jelent a csillagkoriili anyagkorong megsemmisiilési ido-
skalajara és igy a bolygokeletkezésre is. Nagyszamu, egykort és hasonld tavolsiagu csillag
segitségével statisztikai szamitdsokat végezhetiink (pl. pontosan meghatarozhatjuk a lumi-
nozitas-fiiggvényt halmazon kiviili kontroll-mezdk segitségével). A luminozitas-fliggvény
ezeknél a fiatal csillagkoncentraciokndl informaciot szolgdltat a tomegfiiggvényrdl. Ez
segit benniinket a kezdeti tomegfiiggvény (IMF) természetének és univerzalitdsanak vizs-

galataban.
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3.3.1. A csillagok stirtiségeloszlasa

A fiatal bedgyazott halmazok egyik legfontosabb tulajdonsdga, hogy csillagstirtiségiik na-
gyobb, mint a kornyezé teriileteké. A stirtiségeloszlas vizsgalatdhoz az 1.3.3 fejezetben
ismertetett kernel médszert hasznaltam. A h értékét a ritkabb SQIID adatoknal 1.8-nak,
a stirtibb STELIRCAM adatoknal 1.3-nak, mig a legmélyebb hatarmagnitudéju, ezaltal
legstiribb FLAMINGOS méréseknél 1.0-nak vettem.
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3.20. abra. Simitott stirtiségkontirok az NGC 7538 koriil. Bal fels6 panel: SQIID minta,
jobb felso és bal alsé panel: STELIRCAM minta, jobb als6 panel: FLAMINGOS minta

Az NGC 7538 csillagai eloszlasanak vizsgalatdhoz csak azt a teriiletet hasznaltam, amit
mind a hdarom észlelési sorozat lefed, hogy az eredményeket 6ssze tudjam hasonlitani. A
jobb Osszehasonlithatésag érdekében a nagyobb hatarfényességit STELIRCAM észleléseket
két mintaba soroltam. Az elsé minta hatarfényessége megegyezik a SQIID észlelések

hatarfényességével, a masodik pedig az Osszes STELIRCAM-mal észlelt forrast tartal-
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3.7 Téblazat. A koncentracié kézéppontjanak koordinatai a kiillonb6zé mérési

sorozatok esetén

Adatsor RA (J2000) DEC(J2000) abra

SQIID 23:13:39.37  +61:29:13.01  3.20 dbra bal fels6 panel)
STELIRCAM K < 15 mag 23:13:38.66 +61:28:55.37  3.20 &bra jobb fels6 panel)
STELIRCAM &sszes adat ~ 23:13:38.66  +61:28:55.37  3.20 dbra bal alsé panel)
FLAMINGOS 23:23:36.35  +61:30:10.5  3.20 &bra jobb alsé panel)

mazza. Mindegyik mintdban felfedezhetiink egy jelentésebb csillagkoncentraciét. A kon-
centraciok koordinatdit a 3.7. tablazat tartalmazza.

A 3.7. tablazat alapjan megallapithat6, hogy a mélyebb FLAMINGOS mintaban
(3.20 abra jobb alsé panel) a koncentracié kézéppontja durvan 1 ivperccel északnyugatra
helyezkedik el a SQIID és a STELIRCAM adatok kézéppontjatol .

A kozéppontok jo egyezésben vannak a 2MASS pontforras katalégus adatai alapjan
szamolt csicesal: RA = 23 : 13 : 3884 DEC = 61 : 29 : 01.05. A kozeli inf-
ravoros forrasok legstiriibb helye az optikai kod (RA = 23 : 13 : 30.21 DEC = 61 :
30 : 10.5 (Wynn-Williams et al., 1974; Campbell és Persson, 1988)) déli részére esik. A
stiriségadatokbol a halmaz sugarat ~3’-nek becsiiltiik, ami 2.5 pc-nek felel meg 2.8 kpc
tavolsagban.

A strtiségeloszlasok csucsai jol kiveheto trendet kovetnek. A kis hatarmagnitiddju
SQIID adatok csucsa kb. 1’-cel délkeletre van a mélyebb FLAMINGOS adatsor cstcsanal.
A FLAMINGOS adatokban felfedezhetiink egy mésodik koncentraciét (1,-1 koordinatak
a 3.20-as abran), mely egybeesik a STELIRCAM adatok legsiiriibb részével. Ez a kon-
centracio a f6 FLAMINGOS cstcs és a SQIID cstcs kozott helyezkedik el. Ezek a csil-
lagstirtiségbeli valtozasok azt a trendet kovetik, amit eldszor McCaughrean et al. (1991)
fedezett fel. Eszerint a harom koncentracié harom kiilonboz6 kori csillagesoportnak felel
meg. A legoregebb az északnyugati csoport, mig a legfiatalabb a délkeleti csoport.

A csillagstiriiség eloszlas kozpontjanak jo egyezése ellenére a konturvonalak forméja

valtozik a hatdarmagnitidoval. A 3.20 dbra jobb fels6 paneljan jol lathato, hogy a STE-
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3.8 Tablazat. A koncentracié sturlisége a kiilonboz6é mérési sorozatok esetén

Adatsor csillagstirtiség vetitett feliileti csillastirliség

[csillag/fvmasodperc?] 2.8 kpc tdvolsagban [csillag/pc?]

SQIID 10.3 15.5
STELIRCAM K < 15 mag 14.7 22.3
STELIRCAM 0sszes adat 16.9 25.6
FLAMINGOS 97 146.5

LIRCAM képeken taldlhato egy extra koncentracié a kozponttdl délre, mely hidanyzik a
SQIID adatokbdl. Ez a koncentracié még erételjesebb a mélyebb STELIRCAM adatok-
ban (3.20 dbra bal als6 panel). A mélyebb adatokban ezen feliil megjelenik egy harmadik
csillagkoncentracié is a f6 koncentraciotol keletre. Hasonlo jelenséget figyelhetiink meg a
2MASS adatoknal is a megfelel¢ hatarmagnitiidés mintdkban.

A FLAMINGOS észlelések alapjan meghatarozott konturok két koncentraciét mutat-
nak, melyek csillagstirisége kozel azonos. Az északnyugati résznek valamivel nagyobb a
stirlisége, ami arra utal, hogy ez lehet a régio legstiriibb része. A kiilonb6z6 hatarfényességii
észlelések alapjan szamolt csillagstiriiségek a 3.8. tablazatban talalhatok.

A kisebb hatédrfényességii észlelések (SQIID, STELIRCAM) azt mutatjak, hogy az
NGC 7538-ban felfedezett 1j halmaz valamivel ritkabb, mint az atlag. A bizonytalan
tavolsagmeghatarozas azonban jelentés hibat okozhat a stirtiségadatok becslésénél, ez akar
A 2-4-szeres is lehet (Blitz et al., 1982; Campbell és Persson, 1988). Az éltalam szdmolt
stirtiség koriilbeliil egy nagysagrenddel kisebb, mint a Trapéz halmaz magjanak stirtisége
skdldzva az méréseim hatdrmagnitiddjara (325 csillag/pc?) (Muench et al., 2002). M4s
halmazokkal osszehasonlitva melyek siirtisége 10 és 100 csillag/pc? (Lada és Lada, 2003,
és a benne taldlhaté referencidk) megdllapithatjuk, hogy az NGC 7538-ban taldlhaté csil-
lagkoncentracié valamivel ritkdbb, mint az atlag, de stiribb, mint a legritkdbb beagyazott
halmazok (~ 12 csillag/pc? a Geml és Gem4 halmazok esetén; Lada és Lada (2003)). A
FLAMINGOS észlelések azonban felfednek sok halvany infravoros forrast és felbontjék
a SQIID és a STELIRCAM észlelésekben egy csillagnak latszé forrasokat. Ezekkel az
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NGC 7538 és a Trapéz stiriiségardanya 0.06-r6l (K < 15 mag) 0.2-re (K < 17.5 mag) nd,
ami azt jelenti, hogy az NGC 7538-ban felfedezett 1ij halmaz a legsliriibb halmazok egyike
lehet.

3.3.2. A vorosodési torvény

A 3.20 abra tobb kisebb csillagkoncentraciét mutat, melyek alakja és lathatosaga fligg a
hatarfényességtol és attol, hogy milyen hullaimhosszon vizsgaljuk oket. Ennek a strukti-
ranak tobb oka is lehet. Pl. differencialis extinkcio egy egyediilallo beagyazott halmaz
iranyaban, vagy tobb kisebb halmaz, melyek kiilonb6z6 mélységben vannak beagyazddva a
kodbe, ill. esetleg tobb kiilonbozé tavolsagi halmaz szuperpozicidja. Hogy a fenti kérdést
vizsgalni tudjuk, el6szor meg kell hatarozni a tertilet vorosodési torvényét és a vorosodés
mértékét.

A PMS csillagok gyakran mutatnak karakterisztikus szintébbletet a vorosodott f6so-
rozati csillagokhoz képest a kozeli infravords tartoményban (Kenyon és Hartmann, 1987;
Bertout et al., 1988; Lada és Adams, 1992). Mivel a azok a csillagok, melyeknek szintébb-
lete van, altalaban kiviil esnek a vorosodési savon a kétszin (J—H - H—K) diagramon, a
vorosodési meredekség ismerete elengedhetetlen ahhoz, hogy a PMS csillagokat el tudjuk
kiiloniteni a fosorozati csillagoktol.

A vOrosodési torvény meghatarozasahoz az 1.1.3 fejezetben ismertetett médszert hasz-
naltam (Kenyon et al., 1998a).

A 3.21 dbra mutatja a régié 14 magnituiddénal fényesebb csillagainak extinkcié értékeit.
Az infravoros szintobblet nélkiili csillagok alapjan meghatarozott vorosodési meredekség
E; g/Eg_k = 1.69 £0.04. Ez a meredekség illeszkedik azon értékek kozé, melyeket
més csillagkeletkezési teriiletekre hatdroztak meg ugyanezzel a médszerrel (E;_py/FEy_k
= 1.57-2.08). Kordbbi eredmények arra utalnak, hogy a kozeli infravords vorosodési
torvény korrelacioban all a csillagkeletkezési aktivitdssal. Minél kisebb a meredekség,
anndl nagyobb a csillagkeletkezési aktivitds (Kenyon et al., 1998b; Gémez és Kenyon, 2001;
Racca et al., 2002). Az NGC 7538 esetén kiszamolt meredekség a régiot a csillagkeletkezési
aktivitas szempontjabdl a p Oph (E;_p/Eg_x = 1.57) és Cha l (E;_py/En_x = 1.80)

teriiletek kozé helyezi, ami egyezésben van az eddigi eredményekkel.

84



2.5

N7538 ]
20

1.5

05

00

-0.5 +

-05 00 05 10 15
E(H-K)

3.21. abra. Az NGC 7538 régi6 vorosodési torvénye

3.3.3. szin—fényesség- és szin—szin-diagramok

A vOrosodési torvény a kozeli infravoros szin—szin-diagrammal egyiitt lehetoséget nyijt
arra, hogy PMS csillagokat azonositsunk bedgyazott halmazokban. PMS csillagok gyak-
ran mutatnak kozeli infravoros szintobbletet cirkumsztellaris anyagkorong jelenléte miatt
(Kenyon et al., 1996, és a benne foglalt referencidk), melyek a csillagokat a vorésodési
savtol balra helyezik el a kétszin diagramon. A halmaz tavolsagéara és atlagos vorosodésére
pedig ZAMS és izokron illesztésbol adhatunk becslést.

A 3.22 dbra mutatja a régio kozeli infravoros szin—szin-diagramjat. Az 3.3.2 fejezetben
meghatarozott vorosodési torvény lehetoséget biztosit arra, hogy a szin—szin-diagramot
részekre bontsuk. A vorosodési sav tartalmazza a csillagok 60%-at. A fennmaradé 40%
nagy része kiilonb6zo mértékii infravoros szintobbletet mutat és kozeli infravoros szineik
j6 egyezésben vannak a diszk modellek (Adams et al., 1987; Kenyon és Hartmann, 1987;
Kenyon et al., 1996; Meyer et al., 1997) altal jésoltakkal. Azonban van egy kis csoport
(kb. 15 csillag), melyet alkoté csillagok kozeli infravoros szinei inkonzisztensek a diszk

modellekkel (H-K =~ 1-1.5 és J—H ~ 0). Ezek a csillagok lehetnek planetaris kodok
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(Whitelock, 1985) vagy Ble] csillagok (Zickgraf, 2000). Kozéptavoli infravords mérések
vagy kozeli infravoros spektroszképia lenne sziikséges ahhoz, hogy ezeket a forrasokat
pontosan beazonositsuk. Végiil az infravoros forrasok durvan 5%-a a vorosodési sav felett
helyezkedik el. Amennyiben ezen forrasokban nem a felh6bol szarmazé szért fény domindl
(Whitney et al., 1997), akkor a forrasok szinére nem lehet fizikai magyardzatot adni. Mivel
ezek a forrasok viszonylag halvanyak (K < 14), valdszintileg fotometriai hiba, vagy a felh6

fényének hatasa felel6s a kiilonleges szinekért.
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3.22. abra. Az NGC 7538 régié szin—szin-diagramja. Bal panel: a minta Gsszes csil-
laga. Ures korok - csillagok, melyeknek infravords szintébblete van; teli korok - fésorozati
csillagok; keresztek - a vorosodési sav folott elhelyezkedd csillagok. Jobb panel: A Me-
Caughrean et al. (1991) régidkban taldlhaté csillagok. Teli korok - 1-es régié; keresztek -
2-es 1égid; tires korok - 3-as régié. Folytonos vonal jeloli a ZAMS-ot (Siess et al., 2000),

mig szaggatott vonalak jelolik a vorosodési sav hatérait.

A vorosodési savban elhelyezkedd csillagok azt mutatjak, hogy a vorosodés erésen
véaltozik az NGC 7538 teriiletén. A megfigyelt vorosodési értékek altalaban E(H — K) ~
0.0-t6l E(H — K) ~ 1.0-ig terjedenek melyek vizudlis extinkciéban Ay ~ 0ill. Ay ~ 16.5-
nak felelnek meg (Bessell és Brett, 1988). Néhany csillag vorosodése ill. extinkciéja
elérheti az E(H — K) ~ 2.0 (Ay ~ 33) értéket is. A Hakkila et al. (1997) kédba agyazott
Neckel et al. (1980) modell (1. 3.2.3 fejezet) alapjan megbecsiiltem a f6sorozati csillagok
tavolsagat az irdnyukban varhaté intersztelldris extinkcié mértékébdl. A modell szerint
az NGC 7538-ban mérheto legkisebb és legnagyobb vorosodés rendre 0 kpc és 19 kpce

tavolsagnak felel meg. Természetesen a felhé jelenléte modositja az altalanos Ay —tavolsag
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relaciét a nagy vorosodésii csillagokra, ezért a 19 kpc-es tavolsag nem realisztikus. Ezért
a relaciot csak a felh6 becsiilt tavolsagaig (2.8 kpc) alkalmazhatjuk. Ennél a tavolsagnal
a Neckel et al. (1980) modell Ay ~ 3 extinkciét jésol, ami E(H — K) ~ 0.18-nak felel
meg. Erre az eredményre a késébbiekben még visszatérek.

A nagy vorosodésti csillagok az optikai kod kornyékén csoportosulnak a SQIID ada-
tokban kimutatott csillagkoncentracioban. A legtobb csillag, amely a szin—szin-diagramon
a vorosodési sav felett helyezkedik el, vagy a szine hasonlit a planetaris kodok ill. Ble]
csillagok szinéhez, az optikai kod legfényesebb részéhez kozel taldlhatd, ezért elképzelheto,
hogy ezeknek a csillagoknak a szineit a H II régié fénye erdsen befolyasolja.

A 3.20 abra mutatja, hogy a csillagok stirtiségeloszlasa egy jol definialt csiicsot mutat
durvan ugyanazon a helyen, mind a SQIID, mind a STELIRCAM adatokban. Az ebben a
koncentréaciéban taldlhaté csillagok 56%-dnak kozeli infravoros szintobblete van. Az egész
mintara ez az arany 37%. Durvan 34%-a az Osszes olyan csillagnak, melynek infravoros
szintoblete van, ebben a koncentraciéban talalhato, amely mindossze 8%-at fedi le a teljes
mintanak. Ez tovabbi bizonyitékot szolgaltat a fiatal bedgyazott halmaz jelenlétére.

Azt, hogy csillagok, melyeknek infravords szintobblete van, valoban halmazt alkotnak-
e, két dimenziés Kolmogorov-Szmirnov teszttel (Press et al., 1993) vizsgaltam. Az egy-
szeriiség kedvéért definialtam egy 0.05 fok sugart kort a koncentracié csiucsa kortl, és
osszehasonlitottam a koron beliili és a koron kiviili csillagok H—K és J—H szinindexeit.
Szintén oOsszehasonlitottam a koron belil azon csillagok pozicidjat, melyeknek van, ill.
nincs infravoros szintobblete, hogy megnézzem, vajon a forrdsok vélelenszertien helyez-
kednek-e el a koncentracioban. Annak a valészintisége, hogy a forrasokat véletlenszertien
ugyanabbdl a mintdbol vélasztjuk ki, mindkét esetben kisebbnek addédott, mint 5 x 1073,
Ez megerositi azt a feltevést, miszerint azok a csillagok melyek kozeli infravoros szintobb-
letet mutatnak jobbara a halmazban talalhatok, és nem ugyanabbdl a populaciébdl szar-
maznak, mint azok melyek nem.

A szin—szin-diagram segitségével megvizsgaltam, hogy valéban helyes-e az a feltevés,
hogy az NGC 7538 harom egymastol elkiiloniilo, kiilonbozo koru csillagokat tartalmazoé
részbol all (McCaughrean et al., 1991). A 3.22 dbra jobb oldali paneljan feltiintettem a
McCaughrean et al. (1991) altal definialt harom térbeli régio csillagait. Az els6 regiéhoz 30
csillag tartozik, melyek mindegyike erésen vorosodott. A masodik és a harmadik régiéhoz

rendre 131 és 138 csillag tartozik. A diagrambdl megallapithatd, hogy a harmadik régi6
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csillagai a legkevésbé vorosodottek, mig a masodik régié csillagainak vorosodése az elso
és a harmadik kozott van. Ez azt jelenti, hogy a trend, amit a csillagstirtiség konturok
kozéppontjaindl megfigyeltiink, jelentkezik a vorosodésben is. A legjobban vorosodott
csillagok a délkeleti részen, mig a legkevésbé vorosodottek az északnyugati részen helyez-

kednek el.
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13 -

14

16 !

3.23. dbra. Az NGC 7538 régié H-K - K diagramjai. Bal panel: minden csillag, jobb pa-
nel: a McCaughrean et al. (1991) régiékban taldlhaté csillagok. A szimb6lumok jelentése
megegyezik a 3.22 dbra szimbd6lumaival. Folytonos vonal jeloli a ZAMS-ot (Siess et al.,
2000), szaggatott vonal pedig az 1 millié éves izokront (Siess et al., 2000). A vorésodés

hatdsat az abra jobb felsd részén 1évé nyil mutatja.
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3.24. dbra. Ugyanaz, mint a 3.23 abra, de a J—K - K -ra

A 3.23 és 3.24 abrak mutatjdk a régié szin—fényesség-diagramjait (3.23 abra: H—K -
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K, 3.24 dbra: J—K - J). A bal panel mindkét abran tartalmazza az Gsszes csillagot, mig a
jobb panel csak a koncentracidhoz tartozo csillagokat mutatja a 3.22 abraval megegyezd
kodoldasban. A csillagok mellett mindegyik abrén fel van tiintetve a ZAMS (folytonos
vonal) és az 1 milli6 éves izokron (szaggatott vonal) (Siess et al., 2000). A ZAMS és
az izokront elhelyezéséhez Blitz et al. (1982) tavolsagat vettem alapul (d = 2.8 kpc),
mig a vorosodésként a kovetkezd értékeket fogadtam el: E(H — K) = 0.186, E(J —
K) = 0.55 14sd lentebb. Az alacsony vorosodésii csillagok mindegyik abrén a ZAMS
kozelében helyezkednek el. Ha a ZAMS-ot 0.6 magnitidéval eltoljuk, akkor jol raillik a
J—K - K diagram kék oldaléra. Ezzel az eltolassal megbecsiilhetjiik a fésorozati csillagok
tavolsagat, ami 2.1 kpc-nek addédik. Ez megerositi azt a kovetkeztetést, hogy ezek a
csillagok a halmaz el6tt helyezkednek el.

Az el6z6 bekezdésben emlitett vorosodés értékeket és a fosorozati csillagok tavolsagat,
mely gyakorlatilag az NGC 7538-ban taldlhato csillagkoncentracié minimalis tavolsaga,
f6ésorozat illesztéssel becsiiltem meg. Siess et al. (2000) nullkort fésorozatat illesztettem a
(J—K), K digram kék oldaldra. Ez alapjan a vorosodésre E(J — K) = 0.55+0.05-6t mig a
tavolsagmodulusra D,, = 11.6+0.2-6t kaptam. Ez a tavolsdgmodulus 2.1 kpc tavolsagnak
felel meg, ami kicsit alacsonyabb, mint az altalanosan elfogadott d = 2.8 + 0.9kpc (Blitz
et al., 1982; Campbell és Persson, 1988). Az E(J — K) értékbdl Bessell és Brett (1988)
kalibraci6ja alapjan meghatéroztam F(H — K') értékét, mely 0.186 magnitiidénak adédott.
Ez tokéletes egyezésben van azzal az értékkel, melyet a Neckel et al. (1980) modell alapjan
szamoltam a halmaz tavolsagara.

Az infravoros szintobbletet mutaté csillagok a szin—fényesség-diagramon jél elkiilontil-
nek a fésorozati csillagoktél. Habar néhanyan koziiliik kis vorosodéstiek, és a ZAMS, vagy
az 1 millié éves izokron kozelében helyezkednek el, legtébbjiiknek plusz vorosodése van .
Viszonylag alacsony infravoros szintobblet esetén (0.2 — 0.5 mag K-ban), a legtobbjiitknek
kb. F(H—K) ~ 0.4—0.7és E(J—K) ~ 1.2—1.8 mag extra vorosodésre van sziiksége ah-
hoz, hogy az 1 millié éves izokronra keriiljon. Ez azt jelenti, hogy minél jobban vorosodott
egy csillag, valdsziniileg anndl fiatalabb. FEzenkiviil nagyobb infravoros szintébbletetet
mutaté csillagok fiatalabbak, mint a kisebbet mutatdk, azonban ez a korkiilonbség olyan
kicsi, hogy csak pontos spektroszkopiai vizsgalatokkal lehetne kimutatni. Az el6z6ekbdl
arra kovetkeztethetiink, hogy a régié legvorosodottebb csillagai, valamint azok, amelyek

infravoros szintobbletet mutatnak, még nem érték el a ZAMS-ot.
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Azok a forrdsok melyeket sziniik alapjan PN és Ble] objektumokként klasszifikaltam,
mindegyik szin—fényesség-diagramon ugyanott csoportosulnak. Ezek nyilvanvaléan nem
illenek a ZAMS-ra, vagy az 1 milli6 éves izokronra. A vorosodési sav folott 1évo forrasok
véletlenszertien helyezkednek el a szin—fényesség-diagramokon, nagyrészt a halvanyabb
régiokban. Valdszintileg a kornyezo kod hatasa, illetve fotometriai hiba miatt keriiltek

ezek a csillagok a vorosodési sav folé a szin—szin-diagramon.

3.3.4. Fényesség- és szinfiiggvények

A halmaz szin—fényesség-diagramja azt mutatja, hogy a fiatal csillagok nagy része kozel
esik az 1 milli6 éves izokronhoz, ha a tavolsdgot és az extinkciét ugy véalasztjuk meg, hogy
az megfeleljen egy az NGC 7538-ba agyazott halmaznak. McCaughrean et al. (1991)
felvetését, miszerint a teriilet harom jol elkiilonithet6 részbdl all, sikeriilt igazolni a csil-
lagstirtiség konturok, valamint a szin—szin-diagram segitségével. Adataim azonban nem al-
kalmasak arra, hogy egyértelmiien megerositsem azt a felvetést, miszerint a harom teriilet
kora egymastdl eltér. A csillagok vorosodése kozotti jelentés eltérés lehetetlenné teszi,
hogy meghatédrozzuk pontos korukat. Muench et al. (2003) kimutatta, hogy a csillagok lu-
minozitasfliiggvényének alakja erdsen fiigg a kortdl, ezért megvizsgaltam, hogy lehetséges-e
a luminozitasfliiggvények alapjan kiilonbséget tenni a harom teriilet kora kozott.

A luminozitasfiggvény szintén jol hasznalhato arra, hogy becslést tegylink a kezdeti
tomegfiiggvény (IMF) meredekségére (1. 1.1.4 fejezet). Tobbek kézott Lada et al. (1991a,
1993) hasznélta a kumulativ logaritmikus luminozitasfiiggvényt, hogy megbecsiilje az IMF
meredekségét néhany bedgyazott halmaz esetében (pl. NGC 2023, 2024, 2068 stb.). Mu-
ench et al. (2002); Muench (2002); Muench et al. (2003) is hasonlé médszert hasznélt az
1C348 és a Trapéz esetében.

A 3.25 dbra mutatja az NGC 7538 K-sziirés luminozitasfiiggvényét (KLF). A bal oldali
panelen a fehér hisztogram a koncentracié csucsa koriili 0.05 fokos korben elhelyezkedd
forrdsokat jeloli, mig a fekete a tertilet tobbi csillagat. A jobb oldali panelen két McCa-
ughrean et al. (1991)-féle régié (2 és 3) valamint a teriilet tobbi csillagdnak hisztogramja
van feltiintetve. A magnitiidé binek mérete 0.5 mag volt a viszonylag kevés szamu csillag
miatt. Az els6 McCaughrean et al. (1991) régiét a diagramon nem tiintettem fel, mi-
vel az olyan kevés csillagot tartalmaz, hogy lehetetlen elkésziteni a teriilet megbizhato

hisztogramjat.
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3.25. dbra. A K-szlir6s luminozitasfiiggvény. Bal panel: minden csillag, fehér hisztogram
- koncentracié, fekete hisztogram - a teriilet tobbi csillaga. Jobb panel: fehér hisztogram -
2-es McCaughrean et al. (1991) régié, fekete hisztogram - 3-as McCaughrean et al. (1991)

régio, sziirke hisztogram - a teriilet tobbi csillaga.

A KLF-nek mindkét panelen tobb érdekes tulajdonsagat figyelhetjiik meg. A kon-
centracio6 csillagstirtisége jéval nagyobb, mint a kérnyezeté (1. még 3.3.1), A bal panelen
azt lathatjuk, hogy a KLF csicsa a koncentracio esetén 0.5 magnituddval halvanyabb,
mint a kornyezeté. A két hisztogram alakja is kiillonbozé. A kornyezet hisztogramja a
csucs elott hirtelen no, mig a koncentracional azt latjuk, hogy a novekedés sokkal egyen-
letesebb. Ez a fényes csillagok tobbletének koszonheto. A jobb panelen a 3-as régié
hisztogramjanak csucsa eltolédik a halvanyabb rész felé, és relative tobb halvany csillag
talalhato benne, mint a teriilet tobbi részében. Muench et al. (2002) kimutatta, hogy az
id6sebb halmazok KLF-jének csicsa a halvanyabb magnitudéértékek felé tolodik. Mivel
a 3-as régid vorosodése kisebb, mint a koncentracid tobbi részéé, ezért a csics eltolodasa
meger6siti McCaughrean et al. (1991) hipotézisét, miszerint a 3-as régié idésebb csillago-
kat tartalmaz, mint a 2-es.

Hogy igazoljam azt az &llitast, miszerint az extinkcié felelos a koncentracié és a
kornyezet hisztogramjanak csiicsanak kiilonbségéért, megvizsgaltam a csillagok szinének
eloszlésat (3.26 dbra, bal panel). A koncentracion kiviili csillagok kozel Gauss-eloszlast
mutatnak. Az eloszlas csucspontja a J — K ~ 0.7 — 0.8 mag kortil van, félértékszélessége
~ 0.7 mag. A csillagok szdama gyorsan csokken a magasabb J—K értékek felé. KEzzel

ellentétben, a koncentracié hisztogramjanak két csiucsa van. Az egyik cstics egybeesik a
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3.26. abra. Az NGC 7538 régi6 J—K hisztorgramjai. A szinkédok megegyeznek a 3.25

abra kdédjaival

koncentracién kiviili csillagok hisztogramjanak csicsaval, és az alakja is kozel azonos. A
masik cstucs kb. 0.7-0.8 magnitiddval vorosebb csillagokat tartalmaz és a szélessége kb.
dupldja az el6z6 csicsnak. Megallapitottam, hogy mindkét hisztogramon az el6tércsillagok
okozzdk a kék oldalon levé csticsot. A csillagstiriiség a koncentracié irdnyaban, és azon
kiviil kozel egyenld. A cstics 1 Mg-nél nagyobb témegii (J — K ~ —0.18 — 0.51; Siess
et al., 2000) és E(J — K) = 0.55-nél nagyobb vorosodésti csillagokat tartalmaz. A Gauss-
gorbe félértékszélessége az optikai extinkcids térképek alapjan megegyezik az NGC7538
iranydban mérhetd kozeli infravords vorosodés eloszlasaval (Neckel et al., 1980; Hakkila
et al., 1997). A mésodik cstics a koncentréciéban fellépé extra vorosodés és az infravoros
szintobblet egyiittes hatasa. A 3.3.3 fejezetben meghatarozott E(H — K) értékekbdl és
a 3.3.2 fejezetben meghatdrozott vorosodési torvénybdl F(J — K)-ra 0.1 - 2.4 mag érték
adodik. A cirkumsztellaris anyagkorong altal produkalt infravoros szintobblet tovabbi
0.35 - 0.75 mag értékkel noveli meg a J — K értékét (Kenyon et al., 1996). A két effektus
kombindlt hatasa kozelitoleg 0.45-3.15 kozotti tobbletet okoz a J—K szinindexben. FEz
teljesen egybevag a voros oldali cstucs kiterjedésével a 3.26 dbra bal paneljén.

Réviden Osszefoglalva, megallapithatjuk, hogy a McCaughrean et al. (1991) &ltal de-
finialt régidk vorosodése eltérd egymastol, de a szin—fényesség-diagramok nem szolgaltatnak
egyértelmil bizonyitékot arra nézve, hogy ezek a régidk eltéro koriak. Az 1 millié éves
izokron és a ZAMS tul kozel vannak egymashoz, hogy kovetkeztetéseket lehessen levonni

beloliik. Nagyobb hatarmagnituddju felvételek, melyek alkalmasak 0.1 - 0.5 naptomegii
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csillagok detektaldséara, taldan alkalmasak lennének a kiilonbozo6 régiok kor szerinti elkiilo-
nitésére. A K-sziir6s luminozitasfiiggvénybol kovetkeztethetiink arra, hogy a régiok eltéro
kortiak, de a rendelkezésre allo adatokbdl ezt nem jelenthetjiik ki teljes biztonsaggal.

A 3.26 abra jobb paneljan lathaté a 2-es és a 3-as McCaughrean et al. (1991) régick
valamint az azokon kiviili teriilet csillagainak J—K hisztogramja. Ezzel a diagrammal
tesztelhetjiik, hogy a szin—szin-diagram alapjan levont kovetkeztetéstink, miszerint a 2-es
régié vorosodése valoban nagyobb-e, mint a 3-asé, valdjaban igaz-e. Az abrardl leolvas-
hato, hogy a 2-es régid szineloszldsanak cstcsa kozelitéleg 0.8 magnituddval vorosebb mint
a 3-as régidé, ami megerdsiti, hogy ezen a teriileten a vorésodés valoban nagyobb.

A kumulativ K-szlir6s luminozitasfiiggvény vizsgalatdhoz a teljes SQIID mintat vettem
alapul. A 3.27 abran lathaté luminozitasfiggvények K < 15.5 magnitudéndl fényesebb
csillagokat tartalmaznak. Ez a hatarfényesség M > 1.15 M.-nak felel meg a halmaz
tavolsdgaban (2.8 kpc). A 2MASS, SQIID és STELIRCAM adatokbdl a minta teljességi
hatarat K < 14.5-nek becsiiltem, mely 1.55 Mg-nak felel meg.

A kumulativ logaritmikus K-szlirés luminozitasfiggvény kiszamitasahoz a mintat hé-
rom {6 részre osztottam: (1) a koncentrécid, (2) a kontrollmezék a halmaz teriiletén kiviil,
(3) a koncentracion kiviili csillagok. A koncentraciét még tovabbi harom részre osztot-
tam McCaughrean et al. (1991) felvetésének megfeleléen. Minden teriileten felvettem a
hisztogramot, amit csillag/négyzetfokra norméltam. Aztén a kontrollmez6 normalt hisz-
togramjat kivontam a koncentracié normalt hisztogramjabdl, majd vettem az eredmény
logaritmusét. Ezzel megkaptam a log, (K LF; — KLF;)-t a K fényesség fiiggvényében.
Erre egyenest illesztve kaptam a kumulativ logaritmikus K szlirés luminozitasfiiggvény
meredekségét, ami 0.29 4+ 0.02.-nak adodott. Az eljardst megismételtem a koncentracion
kiviili csillagok luminozitasfiiggvényének levonasaval is. Ekkor 0.34 + 0.02-ot kaptam
eredménytil. Végso értéknek a két meredekség dtlagat fogadtam el (1. 3.9 tabldzat). A
mintavételezés hianyossaga miatt jelentkezo hibdkat ugy kiiszoboltem ki, hogy csak a 11
és 14.5 magnitidé kozotti értékekre illesztettem az egyenest.

Megvizsgaltam azt is, hogy a koncentracio kiilonboz6 régidiban is hasonlé eredményt
kapok-e. E célbdl megismételtem az eljardst a 2-es és a 3-as McCaughrean et al. (1991)
régiora. Annak ellenére, hogy a kiilonbozé régiok luminozitasfiiggvényeinek csticsai eltéro
helyen jelentkeztek, a meghatarozott meredekségek nagyon hasonlék a teljes koncentraciéra

szamolt értékekhez (3.27 dbra). Mindegyik érték j6 egyezésben van a Lada et al. (1991b,a)
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3.9 Tablazat. A kumulativ logaritmikus K-sziir6s luminozitasfiiggvény meredekségére
kapott értékek. Osszehasonlitdsképp a tabldzat tartalmaz néhany példat, melyet mas

halmazokra hasonlé modszerrel hataroztak meg.

halmaz meredekség referencia
M17 0.26 Lada et al. (1991a)
NGC2023 0.214+0.01 Lada et al. (1991b)
NGC2024 0.37£0.02 Lada et al. (1991b)
NGC2068 0.37£0.02 Lada et al. (1991D)
NGC2068 0.3840.03 Lada et al. (1991b)
NGC7538 SQIID adatok teljes koncentracié 0.32£0.04 jelen dolgozat
NGC7538 FLAMINGOS adatok teljes koncentracié — 0.3540.01 jelen dolgozat
NGC7538 FLAMINGOS adatok 1. régié 0.254+0.02 jelen dolgozat
NGC7538 FLAMINGOS adatok 2. régié 0.35+0.02 jelen dolgozat
NGC7538 FLAMINGOS adatok 3. régié 0.3740.02 jelen dolgozat

altal szamoltakkal. A meredekségek hasonlésiga megerdsiti Muench et al. (2002) hi-
potézisét, miszerint a fiatal halmazoknal a luminozitasfiiggvény alakja nem valtozik akkor
sem, ha a halmaz csillagainak kora nagyon tag hatdrok kézott mozog (07 ~ 5 millié év).

Az elozéekben vazolt 1épéseket a nagyobb hatarfényességii FLAMINGOS adatokra is
elvégeztem. Ez esetben az illesztést a K > 11 és K < 16 magnituddértékekre szdmoltam
ki. A teljes koncentracié esetén a meredekségre 0.35+0.01-ot kaptam, mig a McCaughrean
et al. (1991) régidk esetén rendre 0.25 + 0.02, 0.35 + 0.02,0.37 + 0.02 az 1-es, 2-es és 3-
as régiora. A meredekség valtozasa arra utal, hogy valéban az 1-es régié tartalmazza a
legfiatalabb csillagokat. Ez utobbi eredmény azzal a korabban tett megallapitassal egyiitt,
hogy a 3-as McCaughrean et al. (1991) régié idésebb, mint a 2-es, megerdsiti McCaughrean
et al. (1991) feltevését, miszerint a régick korsorozatot alkotnak (1-es a legfiatalabb, 3-as
a legidGsebb).

A meredekséget a 3.9 tablazatban gytijtottem oOssze. Itt szerepelnek még a korabban

hasonlé mddszerrel Lada et al. (1991b,a) dltal mas halmazokra megallapitott meredekségek.
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3.10 Tablazat. Az NGC 7538-ban taldlhaté halmaz IMF-je alapjan, az 1 és 120
naptomeg kozotti csillagokra szamolt 6ssztomeg. Osszehasonlitédsképp a tablazat
tartalmazza a Plejadok, az ONC és a h és x Per halmazok hasonlé médon

meghatarozott 6ssztomegeit

halmaz  tomeg [Mg)] referencia
NGC 7538 790 jelen dolgozat
ONC 450 Slesnick et al. (2002)
Plejadok 320 Slesnick et al. (2002)
h Per 3700 Slesnick et al. (2002)
X Per 2800 Slesnick et al. (2002)

Az 1.1.4 fejezetben ismertetett médon meghataroztam a kezdeti tomegfiiggvény mere-
dekségét a kumulativ logaritmikus K-szlir6s luminozitasfiiggvények atlagos meredekségébol
(0.32). Ez az érték o ~ 1.58-at adott, amely jelentdsen meredekebb, mint a Salpe-
ter altal meghatarozott érték. Természetesen a tomeg-fényesség relacié hatvanyanak
megvaltozasa jelentésen befolyédsolja a végeredményt. Az 1.20. egyenletbdl latszik, hogy
10%-nyi véltozas a tomeg-fényesség relacio kitevGjében, 10%-nyi valtozast okoz az IMF
meredekségében.

Ha ismerjiik a-t, akkor a kezdeti tomegfiiggvény kiintegralasaval elso kozelitésben meg-
becsiilhetjiik a halmazban taldlhaté csillagok Ossztomegét. Hogy eredményeimet Gssze
tudjam hasonlitani més halmazokra szamolt értékekkel, az integralasi hatarokat 1 és
120 naptomegnek vettem. Ezekkel a hatarokkal kiszamitottam, hogy a koncentracio
kozelitoleg 790 My -nyi tomeget tartalmaz. Ez a tomeg nagysagrendileg megegyezik azzal,
amit a Plejadok és az Orion-kod halmaz (Orion Nebula Cluster - ONC) esetében meg-
hatdroztak (Slesnick et al., 2002) és kb. 4-5-szor kisebb, mint a h (3700 My) és x (2800
Mg) Per esetén (Slesnick et al., 2002).
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3.27. abra. Az NGCT7538-ban talalhaté koncentracié kumulativ logaritmikus KLF-je.
Fels6 panelek - minden csillag; k6zépsé panelek - 2-es McCaughrean et al. (1991) régio;
alsé panelek - 3-as McCaughrean et al. (1991) régié. Bal oldali abrék - a KLF-ek a kontrol-
mez6 csillagaival korrigaltak; jobb oldali abrak - A KLF-ek a kozvetleniil a koncentracién

kiviili csillagokkal korrigaltak.
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ésszefoglalés

Dolgozatomban két nyilthalmaz és egy ionizalt hidrogénfelhé (HII régid) fotometriai ill.
spektroszképiai analizisét mutattam be.

Az NGC 7128 esetében kiterjedt fotometriai vizsgalatot végeztem az Instituto de
Astrofisica de Andalucia munkatarsaival egyiittmitkodve. Johnson (UBV) ill Strémg-
ren (uvby) rendszerben tortént fotometriai mérések segitségével meghataroztam a halmaz
fizikai paramétereit (kor, tdvolsig, dtlagos vorosodés). A kiilonbozé mddszerekkel kapott
eredmények jé egyezésben vannak egymassal. A Stromgren mérések alapjan kiszamoltam
a régio vorosodési torvényeit, melyeket a standard értékektol eltéronek, de egymassal kon-
zisztensnek taldltam. FEzzel megerésitettem Alfaro és Delgado (1991) azon a feltevését,
miszerint a nagy vorosodési teriileteken a vorosodési meredekségek eltérnek a standard
értékektol.

A halmaz irdnyaban talalhaté legfényesebb csillagokrdl spektrumokat is készitettem,
melyek segitségével elvégeztem ezen csillagok spektralklasszifikacidéjat. A spektraltipusok
felhasznéalasaval szintén meghataroztam a vorosodést, melynek értéke jo egyezést mutatott
a fotometridbdl nyert értékkel. A vorosodést a A6613 A-nél talalhaté difftz intersztelldris
sav segitségével is kiszamitottam. Az igy kapott érték szintén Osszhangban van a tobbi
fotometriai és spektroszkopiai vorosodéssel.

Végiil a vorosodést meghatdroztam Schlegel et al. (1998) vorosodési térképe segitségével.
A kapott vorosodés majdnem duplaja volt az eloz6 értékeknek. KEzzel megerdsitettem
Stanek (1998) és Arce és Goodman (1999) allitdsat, miszerint a Schlegel-féle vorosodési
térkép feliilbecsiili a vorosodést a galaktikus fosikhoz 42 foknal kozelebbi régidkban ill.
az E(B — V') > 0.15 vorosodésti teriileteken.

A halmaz csillagainak spektroszkopiai vizsgalata soran két csillag spektrumaban Ha
emissziot taldltam. A csillagokat a klasszikus Be csillagok kozé soroltam be.

Az NGC 6871 nyilthalmaz esetén spektroszkopiai vizsgalatokat végeztem. A vizsgalat
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f6 célja volt olyan csillagokat taldlni, melyek spektruma emisszios vonalakat tartalmasz.

To6bb mint 1500 csillagrél készitettem spektrumot az NGC 6871 latéiranyaban, melyek
koziil 44-nél kimutattam az emisszio jelenlétét a Ha vonalban.

A csillagok spektralklasszifikacidjara kidolgoztam egy automatizalt médszert, amely
O’Connell (1973) és Worthey et al. (1994) keskenysavu spektralis indexeinek vizsgdlatén
alapul. Az eljaras felhasznédlasaval klasszifikaltam az NGC 6871 iranyaba es6 csillagokat,
és az irodalomban fellelheté fotometria felhasznélasaval meghataroztam a halmaz fizikai
paramétereit, valamint elkiilonitettem az elotér- illetve hattérobjektumokat a halmazta-
goktol.

A fotometriai és a spektroszkopiai informéciok segitségével megszerkesztettem a hal-
maz vorosodésmentes szin—fényesség-diagramjat. Ennek segitségével ill. csillagok spekt-
ruméban talalhaté emissziés vonalak alapjan elkiilonitettem a PMS csillagokat az egyéb
emisszids objektumoktol.

Megallapitottam, hogy a halmazban valészintileg 11 PMS csillag talalhato. FEzek Ha
index szerinti eloszlasat Osszehasonlitottam, a Taurus-Auriga molekulafelhében talalhato
PMS csillagok eloszldsaval. Megallapitottam, hogy az eloszlas maximuma mindkét esetben
ugyanannal az indexértéknél van, de az NGC 6871 esetén hianyoznak az erés emissziot
mutaté csillagok. Mivel a Tarus-Auriga molekulafelhd PMS csillagai joval fiatalabbak
(~ 10° évesek), mint az NGC 6781 PMS csillagai (~ 107 évesek), arra kovetkeztettem,
hogy az akkréciés korong, mely a T Tauri csillagok emissziéjanak motorja, ~ 107 éves
idoskalan eltiinik.

A spektroszképiai mintaban taldlt gyengevonali T Tauri csillagok 45%-a mutat [SII]
36%-a pedig [NII] emissziét. Ilyen emissziot eddig még nem sikeriilt ezekben a csil-
lagokban kimutatni. Ez arra utal, hogy ezen vonalak létrejottében az eddig gondol-
takkal ellentétben nem csak az akkrécidval Osszefiiggd jelenségek (jet, korong-csillagszél
kolesonhatds) jatszanak szerepet.

Az NGC 7538 jeltt HII régiordl méréseket készitettem kozeli infravorosben. A mérések
K sziirovel késziiltek, és a korabban S. Kenyon, M. Barsony és E. Lada altal készitett
infravoros (JHK) méréseket egészitették ki.

Az infravoros forrasok pozicidibdl megszerkesztettem a teriilet simitott csillagstiriiség
konturjait, melyek segitségével meghataroztam az NGC 7538-ba dgyazott fiatal halmaz

kozéppontjanak koordinatait. Kozeli infravoros szin—fényesség- és szin—szin-diagramok
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felhasznalasaval kimutattam, hogy a halmaz nagyrészt PMS csillagokbdl all, és tavolsaga
egyezésben van a HII régiora adott korabbi tavolsagbecslésekkel.

Fényesség- és szinfiiggvények segitségével igazoltam azt a feltevést, hogy a régié harom
egymastdl elkiilonitheté részre oszthatd, melyek vorosodése kiilonbozé (McCaughrean
et al., 1991).

Megszerkesztettem a halmaz kumulativ logaritmikus luminozitasfiiggvényét, melybdl
becslést adtam a halmaz IMF-jének meredekségére. A kapott érték jé egyezést mu-
tat a mas csillagkeletkezési teriiletekre meghatarozott meredekség értékekkel. A régié
kiilonbozo teriileteire megszerkesztett kumulativ logaritmikus luminozitasfiiggvények se-
gitségével igazoltam, hogy a McCaughrean et al. (1991) dltal definialt régidk valoban egy
korsorozatot alkotnak (délkeleti rész a legfiatalabb, északnyugati rész a legoregebb).

A kapott meredekséghdl az IMF kiintegralasaval megbecsiiltem a halmazhoz tartozo
csillagok Ossztomegét, és megallapitottam, hogy a halmaz tomege kb. megegyezik azokkal
a tomegekkel, melyeket a Plejadok és az Orion Nebula Halmaz esetén hataroztak meg, de

joval kisebb, mint a y és h Persei esetén kapott értékek.

99



Koszonetnyilvanitas

Mindenekel6tt szeretném kifejezni koszonetemet témavezetéimnek Dr. Vinkd Jozsefnek
és Prof. Scott J. Kenyonnak, mert minden tolitkk telhet6 moédon segitették munkamat.
Hasznos tanacsaik nélkiil valdszintileg sokszor tévutra keriiltem volna. Emellett koszonet
illeti Oket a kutatasaimhoz sziikséges anyagi fedezet eloteremtéséért is.

Ko6sz6nom a Smithsonian Astrophysical Observatory Pre-Doctoral programjanak, hogy
lehetové tette azt, hogy 3 évet toltsek el a vilag egyik vezeto csillagdszati kutatointézetnek
(Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics) falai kézott.

Koszonet Perry Berlindnek, hogy megismertetett az FLWO miiszereinek miikddésével,
valamint Mike Calkinsnak és a Harvard Egyetem hallgatoinak, hogy észleléseikkel segitették
a munkamat. Az 6 kozremiikodésiik nélkiil lehetetlen lett volna a spektroszkopiai vizsga-
lathoz sziikséges anyag Gsszegytijtése.

Természetesen koszonettel tartozom Bor Zsoltnak, a Szegedi Tudoménygyetem Optikai
és Kvantumelektronikai Tanszékének vezetdjének, amiért lehet6vé tette, hogy a tanszék
profiljaba nem vagoé kutatémunkat végezzek.

Végiil, de nem utolsésorban koszonet illeti a csalddomat a dolgozat megirdsa soran
tanusitott nagyfoku tiirelmiikért és megértésiikért, valamint azért, mert elviselték, hogy

a munkam miatt gyakran hetekre is tavol voltam otthonrol.

100



Irodalomjegyzék

Adams, F. C., Shu, F. H., and Lada, C. J., 1987, BAAS 19, 1096
Alfaro, E. J. and Delgado, A. J., 1991, A&A 241, 69

Alksnis, A. and Zacs, L., 1981, Peremennye Zvezdy 21, 499
Aller, L. H., 1943, ApJ 97, 135

Arce, H. G. and Goodman, A. A., 1999, ApJL 512, L135
Arenou, F., 1993, Ph.D. Thesis

Arenou, F., Grenon, M., and Gomez, A., 1992, A¢éA 258, 104

Balog, Z., Delgado, A. J., Moitinho, A., Furész, G., Kaszds, G., Vinko, J., and Alfaro,
E. J., 2001, MNRAS 323, 872

Balog, Z. and Kenyon, S. J., 2002, AJ 124, 2083

Balona, L. A. and Shobbrook, R. R., 1984, MNRAS 211, 375
Barbon, R., 1969, Memorie della Societa Astronomica Italiana 40, 45
Battinelli, P. and Capuzzo-Dolcetta, R., 1991, MNRAS 249, 76
Becker, W., 1963, Zeitschrift fur Astrophysics 57, 117

Bernabei, S. and Polcaro, V. F., 2001, A¢é6A 366, 817

Bertin, E. and Arnouts, S., 1996, A¢&AS 117, 393

Bertout, C., 1989, ARAEA 27, 351

Bertout, C., Basri, G., and Bouvier, J., 1988, ApJ 330, 350

101



Bessell, M. S. and Brett, J. M., 1988, PASP 100, 1134
Bica, E., Dutra, C. M., Soares, J., and Barbuy, B., 2003, AéA 404, 223
Blitz, L., Fich, M., and Stark, A. A., 1982, ApJS 49, 183

Bloomer, J. D., Watson, D. M., Pipher, J. L., Forrest, W. J., Ali, B., Greenhouse, M. A.,
Satyapal, S., Smith, H. A., Fischer, J., and Woodward, C. E., 1998, ApJ 506, 727

Campbell, B. and Persson, S. E., 1988, AJ 95, 1185

Carroll, B. W. and Ostlie, D. A., 1996, An introduction to modern astrophysics, Reading,
MA: Addison-Wesley, 1996

Chiang, E. I. and Goldreich, P., 1997, ApJ 490, 368
Claret, A., 1995, AGAS 109, 441

Cutispoto, G., Pastori, L., Tagliaferri, G., Messina, S., and Pallavicini, R., 1999, A&AS
138, 87

Delgado, A. J. and Alfaro, E. J.; 2000, AJ 119, 1848

Delgado, A. J., Alfaro, E. J., Moitinho, A., and Franco, J., 1998, AJ 116, 1801
Dutra, C. M., Bica, E., Soares, J., and Barbuy, B., 2003, A¢éA 400, 533

Elias, J. H., Frogel, J. A., Matthews, K., and Neugebauer, G., 1982, AJ 87, 1029

Ellis, T. A., Drake, R., Fowler, A. M., Gatley, 1., Heim, G. B., Luce, R. W., Merrill,
M., Probst, R. G., and Buchholz, N. C., 1993, in SPIFE Vol.1765: Cryogenic Optical
Systems and Instruments V, p. 94

Fabricant, D., Cheimets, P., Caldwell, N., and Geary, J., 1998, PASP 110, 79
Fassano, G. and Franceschini, A., 1987, MNRAS 225, 155

Fitzgerald, M. P., 1968, AJ 73, 983+

Gomez, M. and Kenyon, S. J., 2001, AJ 121, 974

Garcia, B., 1989, Bulletin d’Information du Centre de Donnees Stellaires 36, 27

102



Garmany, C. D. and Stencel, R. E., 1992, A&AS 94, 211
Gomez, M., Hartmann, L., Kenyon, S. J., and Hewett, R., 1993, AJ 105, 1927

Gray, D. F., 1992, The observation and analysis of stellar photospheres, Cambridge
Astrophysics Series, Cambridge: Cambridge University Press, 1992, 2nd ed., ISBN
0521403200.

Grigsby, J. A. and Morrison, N. D., 1988, PASP 100, 830
Gutierrez-Moreno, A. and Moreno, H., 1970, A¢é6A 7, 35

Habing, H. J., Dominik, C., Jourdain de Muizon, M., Laureijs, R. J., Kessler, M. F.,
Leech, K., Metcalfe, L., Salama, A., Siebenmorgen, R., Trams, N., and Bouchet, P.,
2001, AEA 365, 545

Haisch, K. E., Lada, E. A., and Lada, C. J., 2001, ApJ 553, L.153
Hakkila, J., Myers, J. M., Stidham, B. J., and Hartmann, D. H., 1997, AJ 114, 2043+
Hartmann, L., Calvet, N., Gullbring, E., and D’Alessio, P., 1998, ApJ 495, 385+

Henden, A. A. and Kaitchuck, R. H., 1982, Astronomical photometry, New York, Van
Nostrand Reinhold Co., 1982. 405 p.

Henry, T. J., Walkowicz, L. M., Barto, T. C., and Golimowski, D. A., 2002, AJ 123, 2002
Hiltner, W. A.; 1956, ApJS 2, 389+
Hoag, A. A. and Applequist, N. L., 1965, ApJS 12, 215

Hoag, A. A., Johnson, H. L., Iriarte, B., Mitchell, R. I., Hallam, K. L., and Sharpless, S.,
1961, Publications of the U.S. Naval Observatory Second Series 17, 343

Hoyle, F. and Wickramasinghe, C., 1982, ApSS 86, 321
Jacoby, G. H., Hunter, D. A., and Christian, C. A., 1984, ApJS 56, 257

Jaschek, C. and Jaschek, M., 1987, The classification of stars, Cambridge: University
Press, 1987

Jenniskens, P. and Desert, F.-X., 1994, A&AS 106, 39

103



Jerzykiewicz, M., Pigulski, A., Kopacki, G., Mialkowska, A., and Niczyporuk, S., 1996,
Acta Astronomica 46, 253

Johnson, H. L., 1961, Lowell Observatory Bulletin 5, 133
Jordi, C., Masana, E., Figueras, F., and Torra, J., 1997, A6AS 123, 83
Joy, A. H. and Abt, H. A., 1974, ApJS 28, 1+

Kaszas, G., Vinko, J., Szatmary, K., Hegedus, T., Gal, J., Kiss, L. L., and Borkovits, T.,
1998, AéA 331, 231

Kenyon, S. J., Brown, D. 1., Tout, C. A., and Berlind, P., 1998a, AJ 115, 2491
Kenyon, S. J. and Hartmann, L., 1987, ApJ 323, 714

Kenyon, S. J. and Hartmann, L., 1995, ApJS 101, 117+

Kenyon, S. J., Lada, E. A., and Barsony, M., 1998b, AJ 115, 252

Kenyon, S. J., Yi, I., and Hartmann, L., 1996, ApJ 462, 439

Kimeswenger, S. and Weinberger, R., 1989, A&A 209, 51

Knude, J., 1992, A&AS 92, 841

Kohoutek, L. and Wehmeyer, R., 1997, Catalogue of stars in the northern Milky Way
having H-alpha in emission, Catalogue of stars in the northern Milky Way having H-

alpha in emission, Publisher: Hamburg Sternwarte, 1997 Contents Pt.1 Catalogue. Pt.2
Charts

Lada, C. J., 1987, in TAU Symp. 115: Star Forming Regions, pp 1-15

Lada, C. J. and Adams, F. C., 1992, ApJ 393, 278

Lada, C. J., Depoy, D. L., Merrill, K. M., and Gatley, 1., 1991a, ApJ 374, 533
Lada, C. J. and Lada, E. A., 2003, ARAA 41, 57

Lada, C. J., Lada, E. A., Muench, A. A., Haisch, K. E., and Alves, J., 2002, in The
Origins of Stars and Planets: The VLT View. Proceedings of the ESO Workshop held
in Garching, Germany, 24-27 April 2001, p. 155., pp 155—+

104



Lada, E. A., Evans, N. J., Depoy, D. L., and Gatley, 1., 1991b, ApJ 371, 171

Lada, E. A., Strom, K. M., and Myers, P. C., 1993, in Protostars and Planets III, pp
245-277

Landolt, A. U., 1983, AJ 88, 439
Landolt, A. U., 1992, AJ 104, 340

Lang, K. R., 1992, Astrophysical Data I. Planets and Stars., Astrophysical Data I. Planets
and Stars, X, 937 pp. 33 figs.. Springer-Verlag Berlin Heidelberg New York

Mardones, D., Myers, P. C., Tafalla, M., Wilner, D. J., Bachiller, R., and Garay, G., 1997,
ApJ 489, 719

Massey, P., Johnson, K. E.; and Degioia-Eastwood, K., 1995, ApJ 454, 151+

McCaughrean, M., Rayner, S., and Zinnecker, H., 1991, Mem. Soc. Astron. Italiana 62,
715

Mermilliod, J., 1995, in ASSL Vol. 203: Information &amp; On-Line Data in Astronomy,
pp 127+

Mermilliod, J.-C., Claria, J. J., Andersen, J., and Mayor, M., 1997, A¢éAS 324, 91
Meyer, M. R., Calvet, N., and Hillenbrand, L. A., 1997, AJ 114, 288
Miller, G. E. and Scalo, J. M., 1979, ApJS 41, 513

Momose, M., Tamura, M., Kameya, O., Greaves, J. S., Chrysostomou, A., Hough, J. H.,
and Morino, J.-1., 2001, ApJ 555, 855

Muench, A. A.; 2002, Ph.D. Thesis
Muench, A. A., Lada, E. A., Lada, C. J., and Alves, J., 2002, ApJ 573, 366

Muench, A. A., Lada, E. A., Lada, C. J., Elston, R. J., Alves, J. F., Horrobin, M., Huard,
T. H., Levine, J. L., Raines, S. N., and Roman-Zuniga, C., 2003, AJ 125, 2029

Neckel, T., Klare, G., and Sarcander, M., 1980, A&AS 42, 251

O’Connell, W. O. R., 1973, AJ 78, 1074+

105



Olsen, E. H., 1983, A&AS 54, 55

Osterbrock, D. E.; 1989, Astrophysics of gaseous nebulae and active galactic nuclei,
Research supported by the University of California, John Simon Guggenheim Memorial
Foundation, University of Minnesota, et al. Mill Valley, CA, University Science Books,
1989, 422 p.

Oudmaijer, R. D., Busfield, G., and Drew, J. E., 1997, MNRAS 291, 797
Palla, F. and Stahler, S. W., 1990, ApJL 360, L47
Peacock, J. A., 1983, MNRAS 202, 615

Press, W. H., Flannery, B. P., Teukolsky, S. A., and Vetterling, W. T., 1993, Numerical
Recipes in C:The Art of Scientific Computing, Cambridge University Press

Racca, G., Gémez, M., and Kenyon, S. J., 2002, AJ 124, 2178
Reimann, H.-G., 1989, Astron. Nachr. 310, 273

Relyea, L. J. and Kurucz, R. L., 1978, ApJS 37, 45

Ruprecht, J., 1966, Bulletin of the Astronomical Institutes of Czechoslovakia 17, 33
Sagar, R., 1987, MNRAS 228, 483

Salpeter, E. E.; 1955, ApJ 121, 161

Schlegel, D. J., Finkbeiner, D. P., and Davis, M., 1998, ApJ 500, 525
Schuster, W. J. and Nissen, P. E., 1989, A&A 221, 65

Shobbrook, R. R., 1983, MNRAS 205, 1215

Shobbrook, R. R., 1984, MNRAS 211, 659

Shu, F. H., 1977, ApJ 214, 488

Siess, L., Dufour, E., and Forestini, M., 2000, A&A 358, 593

Silverman, B. W., 1986, Density estimation for statistics and data analysis, Monographs

on Statistics and Applied Probability, London: Chapman and Hall, 1986

106



Slesnick, C. L., Hillenbrand, L. A., and Massey, P., 2002, ApJ 576, 880

Spangler, C., Sargent, A. 1., Silverstone, M. D., Becklin, E. E.,; and Zuckerman, B., 2001,
ApJ 555, 932

Stahler, S. W., 1983, ApJ 274, 822

Stanek, K. Z., 1998, astro-ph/9802307 p. preprint

Stephens, M. A., 1970, JRSSb 32, 115

Surma, P., 1993, AéA 278, 654

Svolopoulos, S. N., 1961, ApJ 134, 612

Turner, D. G., 1976, AJ 81, 1125

Ungerechts, H., Umbanhowar, P., and Thaddeus, P., 2000, ApJ 537, 221

Vinkd, J., Remage Evans, N., Kiss, L. L., and Szabados, L., 1998, MNRAS 296, 824

Wallerstein, G., Jacobsen, T. S., Cottrell, P. L., Clark, M., and Albrow, M., 1992, MNRAS
259, 474

Walter, F. M., 1987, PASP 99, 31

Walter, F. M., Brown, A., Mathieu, R. D., Myers, P. C., and Vrba, F. J., 1988, AJ 96,
297

Wang, J.-J. and Hu, J.-Y., 2000, A& A 356, 118
Warren, W. H., 1976, MNRAS 174, 111

Werner, M. W., Becklin, E. E., Gatley, 1., Matthews, K., Neugebauer, G., and Wynn-
Williams, C. G., 1979, MNRAS 188, 463

Whitelock, P. A., 1985, MNRAS 213, 59
Whitney, B. A., Kenyon, S. J., and Gomez, M., 1997, ApJ 485, 703
Worthey, G., Faber, S. M., Gonzalez, J. J., and Burstein, D., 1994, ApJS 94, 687

Wynn-Williams, C. G., Becklin, E. E., and Neugebauer, G., 1974, ApJ 187, 473

107



Yao, Y.-Q., Chen, Y.-F., Yang, J., Takanori, H., Nagata, T., and Sato, S., 2000, Acta

Astronomica Sinica 41, 2
Zakirov, M., 1997, Informational Bulletin on Variable Stars 4503, 1

Zickgraf, F. 2000, in ASP Conf. Ser. 214: IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in
Early-Type Stars, pp 26—+

108



A dolgozat angol nyelvii

osszefoglalasa

Scientific Background and Research Goals

It was recognized long time ago that stellar clusters are perfect laboratories for stellar
evolution research. Their study plays a very important role in our current understanding of
star formation and stellar evolution. From this point of view the most important property
of star clusters is that they contain statistically significant number of stars spanning a wide
range of stellar mass within a relatively small volume of space. This provides the ability
to obtain information about many stars during a short period of time using relatively
simple methods. Because these stars formed more or less simultaneously from the same
progenitor molecular cloud, observation of the cluster color-magnitude diagrams can be
used to test the stellar evolution theories. Moreover, they provide the smallest physical
scale over which the stellar initial mass function can be studied.

Because the cluster is held together by the gravitational attraction of its members,
its evolution is governed by Newton’s laws. In many body systems these interactions are
extremely complicated, so stellar clusters provide important tests for studies of stellar
dynamics. Their spatial distribution plays a vital role in mapping the galactic structure.
For example, the distribution of the globular clusters helped us to discover the position
of the galactic center and the existence of the galactic halo.

Young open clusters provide data on recent star formation in galaxies and in the spiral
arms of our Milky Way. These clusters might also be of interest for understanding the
origin of our solar system. The presence of short-lived radioactive nuclei in meteoritic
samples has suggested that the Sun itself was formed near a massive star and thus likely
was a member of a relatively rich cluster.

We know very little about the origin of clusters. Globular clusters of the Galaxy
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formed billions of years ago, so direct empirical study of their formation is impossible.
However, open clusters seem to be formed continuously in the disk of our Galaxy, and, in
principle, direct study of the physical processes leading to their formation is possible.
The observations of open clusters is a crucial source of information to the understan-
ding of the physical processes leading from molecular clouds to Main Sequence stars. Stars
are formed continuously in our Galaxy so open clusters make it possible to study each
step of clustered star formation. The physical properties of Pre-Main Sequence (PMS)
stars in open clusters can be determined more reliably than in the case of single stars.
The most important clusters are the young open clusters which preserved their ori-
ginal stellar population. Older (7 > 107 yr) open clusters may loose members due to
evolution and dynamical effects. However, the study of young open clusters is sometimes
complicated, since the stars might still be embedded in dust and gas that reduces the ac-
curacy of the photometric measurements, and may have very non-uniform extinction. 2-3
million year-old clusters are usually undetectable in optical wavelengths, since they are
totally embedded in their parental molecular cloud. To study these clusters, we need to
use observations in the infrared. This technique, however, started its rapid development

only during the last decade.

Research methods

During my work I used the equipments of several observatories: Fred Lawrence Whipple
Observatory, Tucson, Arizona, USA; German-Spanish Astronomical Center, Calar Alto,
Spain; David Dunlap Observatory, Richmond Hill, Canada. I have also analyzed data
obtained by my collaborators. I performed the reduction and analysis of the data using
self developed computer codes and the IRAF computer program.

I used classical isochrone fitting for the determination of the physical parameters of
clusters. I identified PMS stars using their photometric and spectroscopic properties.

I developed a method for spectral classification using spectroscopic indices of different
chemical elements. I used similar method for spectroscopically identifying young stars.
This method uses the strength of H, and H, to decide, whether a star shows emission
or not. Sometimes the H, emission only fills the core of the absorption line, thus, it is

visually undetectable.
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In the case of NGC 7538 I used standard IR techniques to study the embedded cluster.
I used the cumulative logarithmic K-band luminosity function for determining the slope

of the initial mass function.

Results

I present the photometric and spectroscopic analysis of two open clusters and an ionized
hydrogen cloud (HII region).

For the study of NGC 7128 I carried out an extensive photometric campaign in col-
laboration with researchers of the Instituto de Astrofisica de Andalucia. Using Johnson
(UBV) and Stromgren (uvby) measurements, I determined the the physical parameters
(age, distance, reddening) of the cluster. The result obtained with different methods are
consistent. Using Stromgren measurements I calculated the redding laws of the region.
The results were consistent with each other but they differed from the standard reddening
law for the Galaxy. This confirmed the hypothesis that in the areas of large reddening
the reddening slopes differ from the standard values.

I obtained spectra of the brightest stars in the field of NGC 7128 and performed spect-
ral classification for these stars. Using the newly determined spectral types I calculated
the average reddening which was in good agreement with the value determined from pho-
tometry. I also estimated the reddening from the A6613 A diffuse interstellar band. This
reddening also agreed with the previous values within the errors.

During the spectroscopic survey I found H, emission in the spectra of two stars. 1
classified these stars as classical Be stars.

I carried out a spectroscopic survey of NGC 6871. I secured spectra of more than 1500
stars in the field. I detected H, emission in 44 stars.

For the spectral classification I worked out a method using narrow band spectral
indices. With this method I classified the stars in the sample and determined the physical
parameters of the cluster using published photometry. Using the individual reddening
of the stars I separated the probable cluster members from foreground and background
objects.

Combining the photometric and spectroscopic information I constructed the reddening-

free color-magnitude diagram of NGC 6871. Using this diagram and the emission lines in

111



the spectrum, I separated the PMS stars from other emission-line objects.

I showed that there are 11 PMS stars in NGC 6871. I compared the distribution of
their H, index to the distribution of PMS stars in the Taurus-Auriga molecular cloud. I
showed that the peak of the H, index distribution coincides with the peak observed for
WTTS’s in the Taurus-Auriga cloud, but in NGC 6871 there are no stars showing strong
emission. Since the PMS stars in the Taurus-Auriga cloud are much younger (~ 10° yr)
than those in NGC 6871 (~ 107 yr), I concluded that the accretion disk which is the
engine of the T Tauri emission, disappears on a timescale of 107 yr.

Among the weak line T Tauri stars (WTTS) in the sample, 45% shows [SII], while
36% [NII] emission. These forbidden emission lines have not been detected in such stars
so far. This implies that the formation of these lines might not only be associated with
accretion phenomena, like jets or disk-wind interaction.

I collected near-IR photometry of the NGC 7538 region in K-filter. The measurements
were complemented earlier infrared (JHK) data of S. Kenyon, M. Barsony and E. Lada.

I constructed the smoothed stellar density contours of the region from the position
of the infrared sources. Using these contours I discovered a young cluster embedded
in NGC 7538 and determined the central coordinates. Using infrared color-color and
color-magnitude diagrams I showed that the cluster consists of mainly PMS stars and its
distance is in good agreement with the earlier estimates of the distance of the associated
HII region.

Using luminosity- and color functions I proved the hypothesis that the region can be
divided into three parts in which the average reddenings are different.

I constructed the cumulative logarithmic luminosity function of the clusters, and es-
timated the slope of the IMF of the clusters. The results is in good agreement with the
values derived for other star forming regions. Using cumulative logarithmic luminosity
functions for the different parts of the region I proved that these regions (defined by McCa-
ughrean) are forming an age sequence (South-Eastern part is the youngest, North-Western
part is the oldest).

I calculated the total mass of the cluster by integration of the initial mass function
using the slope derived from the cumulative logarithmic luminosity function. The total
mass of the cluster is turned out to be similar to the total mass of the Orion Nebula

Cluster and the Pleiades, but much lower than the total mass of x and h Persei.
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