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1. fejezetAz aktív csillagok általános leírása
1.1. BevezetésA változócsillagok kutatása azért fontos, mert a változást leíró paraméterek acsillagok felépítésével és m¶ködésével szoros összefüggésben vannak. A dolgozatbana változócsillagok egy csoportjával, az úgynevezett aktív változókkal foglalkozom. Acsillagaktivitás nem más, mint a mágneses energia h®vé, nem termális részecskékkéés kinetikus energiává való átalakulása, miután a mágneses tér energiája az anyagimozgások hatására egy határérték fölé emelkedett (Linsky (1999)). A kezdeti mág-neses tér a csillag típusától függ®en különböz® mechanikai mozgások révén kerülhetmagasabb energiaállapotba. Ezeket a mechanizmusokat dinamóhatásoknak hívjuk.Az energiafelszabadulás történhet hirtelen módon, vagy folyamatosan. Az energi-afelszabaduláson kívül a mágneses tér különböz® megnyilvánulásaival találkozha-tunk. A csillagaktivitással kapcsolatosan meg�gyelhet® jelenségeket gy¶jt®névenaktivitás indikátoroknak nevezzük. A következ®kben az aktív csillagászatnak azo-kat a részeit emelem ki, amelyek valamilyen összefüggésben vannak a dolgozatbanismertetett eredményekkel.1.2. A Nap, mint aktív csillag1.2.1. Aktivitási indikátorokBár az aktív csillagok vizsgálata az asztro�zikának viszonylag �atal ága, a meg-�gyelések szemponjából azonban az egyik legrégebbi id®kbe nyúlik vissza. Központicsillagunk a Nap is az aktív csillagok csoportjába tartozik így magán hordozza acsillagaktivitás összes jegyét, közöttük a már több ezer év óta meg�gyelt csillag-foltokat, amit a Nap esetén napfoltnak nevezünk. Mivel a Nap a legrészletesebbentanulmányozható aktív csillag, célszer¶ az aktivitás különböz® megnyilvánulásaita Napon keresztül bemutatni. Az 1.1ab. ábra a Nap felépítését és légkörének h®-mérsékleteloszlását mutatja.A Nap magjában a nukleáris folyamatok során keletkez® energia el®ször sugár-zás formájában távozik (sugárzási zóna), amit a küls®bb rétegekben a hatásosabbturbulens, konvektív energiaszállítás vált fel (konvektív burok). A két zóna határántaláljuk az úgynevezett túllövési (= overshooting) zónát1. Ahogy látni fogjuk, en-1A mozgó konvektív elemek tehetelenségük miatt bizonyos mélységig behatolnak a határos
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Hõmérsékleteloszlás a Nap légkörében

Korona

Átmeneti zóna

Kromoszféra Fotoszféra

Prominenciák

Fotoszféra
(granulák)

Napfoltok

Filamentek

Korona lyuk

Radiatív zóna

Konvektív zóna

Kromoszféra

Mag

Korona

(a) A Nap szerkezete (b)

1.1. ábra. (a) A Nap szerkezete. Bels® felépítését helioszeizmológiai vizsgálatok alapjánismerjük, (ESA, NASA). (b) A Nap légkörének h®mérsékleteloszlása, amely alapján alégkör különböz® tartományokra osztható fel. Az ábrán a légkörben létrejöv® színképvo-nalak keletkezési tartományai is jelölve vannak (Vernazza et al. (1981) nyomán).nek a régiónak fontos szerepe van a mágneses tér keletkezésében. A konvektív tar-tomány felett helyezkedik el a csillagaktivitás meg�gyelése szempontjából fontosnaplégkör. A légkör els® rétege a fotoszféra. A fotoszféra granulációs szerkezetét akonvektív zóna elemei hozzák létre. A napfoltok a fotoszférában helyezkednek el. Anapfoltokat a konvekció folytán, úgynevezett �uxuscsövekbe rendez®dött mágne-ses tér hozza létre. Az er®s mágneses tér (�3000�3500 G) és a mágneses befagyásmiatt a napfoltokban a konvekció lelassul és a folt anyaga a környezetéhez ké-pest leh¶l, emiatt feketének látszódik. A napfoltok nem homogén alakzatok. Egysötétebb, bels® umbrából és az azt körülvev® világosabb, szálas szerkezet¶ pe-numbrából állnak. A napfoltokban a fotoszférába mélyebben beláthatunk, mivel amegnövekedett mágneses nyomás miatt a gáz nyomása lecsökken, így s¶r¶sége ésopacitása kisebb lesz (Wilson�depresszió).Az 1.1b. ábra a naplégkör h®mérsékleteloszláson alapuló felosztását mutatja. Afotoszférában kifelé haladva a h®mérséklet csökken. A fotoszférában feltételezhet®a lokális termodinamikai egyensúly (LTE). A minimum elérése után a h®mérséklet� viszonylag kis gradienssel � újra emelkedni kezd. Ez a tartomány a kromoszféra.A kromoszférában már nem igaz az LTE közelítés. A kromoszféra felf¶tését va-lószín¶leg a bels®bb tartományokból kiinduló magnetohidrodinamikus hullámokdisszipációja okozza, de szerepe lehet a csillagrezgések, pulzációk okozta akusztikushullámoknak is. Az energia elnyel®déséért f®ként a különböz® rezonanciavonalak afelel®sek. Ezek közül kiemelést érdemel egy igen fontos aktivitás jelz®, az emissziósCa ii H&K vonal. A vonalban kibocsájtott �uxus tökéletes korrelációban van amágneses aktivitással és alapvet® módszert kínál az aktív csillagjelöltek utáni ke-reséshez (lásd pl. az ez alapján összeállított CABS (= Chromospherically ActiveBinary Stars) katalógust, Strassmeier et al. (1993a)). A kromoszférával kapcsolat-tartományokba. Ezt a zónát túllövési zónának nevezik. Túllövési zóna a konvektív burok mindkétoldalán megtalálható, a mágneses tér keletkezése szempontjából azonban a radiatív tartományhatárán lev® a fontosabb.
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a) Fehér fény b) H  d) Magnetogramc) Extrém ultraibolyaα

1.2. ábra. A Nap légkörének egyre küls®bb rétegeib®l származó sugárzások: a) fo-toszféra, b) alsó kromoszféra, c) átmeneti réteg, alsó korona határa (Fe IX/X, 171Å vonal). A d) ábra a mágneses tér eloszlását mutatja. A felvételek 1999. novem-ber 16-án készültek. Látható, hogy az aktivitási csomópontok minden tartománybanugyanazokhoz a helyekhez � a fotoszférikus napfoltokohoz � kapcsolódnak (a képek ahttp://solar-center.stanford.edu/ www oldalról származnak).ban további két rezonanciavonalat, a Lyman � és Mg ii h&k, illetve a Balmer H�vonalat is érdemes megemlíteni. A H� vonal vizsgálatával kapcsolatban b®veb-ben lásd a 4.7. részt. A kromoszférikus aktivitás megnyilvánulásai még a hirtelenenergiafelszabadulással járó �erek (napkitörések), amelyek a mágneses er®vona-lak átköt®déseivel magyarázhatók, és a mágneses hurkokban beágyazódott forróanyagcsomók, a prominenciák illetve �lamentek.A kromoszféra után következik az úgynevezett átmeneti zóna � ahol a h®mér-séklet igen meredeken több, mint 1 000 000 K-re növekszik � majd az igen ritkakorona. Ezekb®l a tartományokból származik a Nap röngensugárzása, ami szinténer®s korrelációban van a csillagaktivitással. A korona és a kromoszféra meg�gyelésieredményeir®l jó összefoglaló olvasható Reimers (1989) tanulmányában.Fontos megjegyezni, hogy a h®mérsékleti inverzió, azaz a kromoszféra és a ko-rona szinte kizárólag a mágnesesen aktív csillagok jellemz®je2, tehát korai típusúforróbb csillagok légkörében nem találunk ilyen tartományokat (lásd az 1.5. részt).Az 1.2. ábrán látható, hogy a különféle aktivitás indikátorok összhangban van-nak egymással. A napfoltok méretéhez képest az aktív területek a kromoszférikus éskorona tartományokban kiterjedtebbek és a rotáció folytán nagyobb amplitúdójúváltozásokat tudnak okozni, amit a Nap adatainak modellezésénél ki is használtuk(lásd a 2.6.2. részt).1.2.2. Aktivitási ciklusokA Nap aktivitása nem állandó, hanem körülbelül 11 éves periódussal változik.Ezt a ciklikusságot a fent leírt összes aktivitási indikátor követi. A legszembet¶-n®bb és a legrégebb óta vizsgált jelenség mégis a napfolttevékenység változása.Az 1.3. ábrán az aktivitási ciklus során a foltok szélességkoordinátájának eloszlá-sát mutató úgynevezett pillangódiagram, valamint a foltfedettség változása láthatóaz elmúlt 130 év során. A ciklus elején a foltok magas szélességeken (max. 40�-on)2Elképzelhet®, hogy bizonyos óriáscsillagokban pulzációs rezgések által keltett lökéshullám-frontok is képesek kromoszférikus, illetve korona f¶tést el®idézni.
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1.3. ábra. A fels® ábra a pillangódiagram: a napfoltok szélesség szerinti el-oszlása az id® függvényében, 1870-t®l napjainkig. Az alsó ábra a foltfedett-ség változása ezalatt az id® alatt. (Marshall Space Flight Center, NASA,http://wwwssl.msfc.nasa.gov/ssl/pad/solar/default.htm).bukkannak fel, majd a foltfedettség növekedésével az egyenlít®höz egyre közelebbitartományokban. A periódus hossza valójában 22 év, mert az egymást követ® 11éves ciklusok során a bipoláris foltcsoportok mágneses irányultsága megváltozik.Meg kell jegyezni, hogy a periódusok hossza nem szigorúan 11, illetve 22 év, ha-nem � néhány évvel változhat. Ezeken a periódusokon kívül egy 80�90 év hosszú,szigni�káns periódust (Gleissberg ciklus) is sikerült kimutatni. További érdekességaz 1645 és 1715 közötti úgynevezett Maunder minimum, amikor a Napon folt-tevékenység gyakorlatilag nem volt meg�gyelhet®. Aktivitási minimumok a Napéletében máskor is el®fodultak, amit elhalt él® szervezetek 14C izotópos vizsgálatá-val mutattak ki. Ezek a minimumok úgy t¶nik 200�300 évenként következnek be.A ciklusok létének �zikai magyarázata máig sem ismert.Az aktivitási ciklusokkal jól korrelál a Ca ii H&K emisszió, illetve a bel®le szár-maztatott úgynevezett S index változása is, amire 1930-ban Olin Wilson �gyelt fel.1966-tól 91 aktív csillag hosszúperiódusú meg�gyelését kezdte el hasonló periódi-citásokat keresve. A monitorozott csillagok száma azóta több százra emelkedett éssokuknál sikerült a Naphoz hasonló periódusokat kimutatni, s®t voltak olyanok is,amelyek a Maunder minimumhoz hasonló aktivitási szünetbe kerültek. A projektlegújabb eredményeinek összefoglalását lásd Baliunas et al. (1998) munkájában.Ciklusok keresésére a csillagok hosszúperiódusú fotometriai meg�gyelését is fellehet használni. Ezekr®l b®vebben a 2.2. részben lesz szó.



1.3. Aktív csillagok típusai 51.3. Aktív csillagok típusaiA napfoltok olyan kis százalékban borítják a Nap felszínét, hogy még az aktivi-tás maximumakor, a legközelebbi csillag távolságából meg�gyelve sem okoznánakkimutatható változást a látható fényben.Bár a napfoltokról régóta tudunk, mégis gyakorlatilag 1947-ben Gerald Kronvolt az els®, aki bizonyos csillagok fotometriai fényváltozását felszínük egyenletlenfényességeloszlásával (csillagfoltoknak) és tengelykörüli forgásuknak kombinációjá-val magyarázta. Ez tekinthet® tulajdonképpen az aktív csillagászat kezdetének3.Azóta a vizsgált aktív csillagok száma több száz fölé emelkedett, s®t az aktív csilla-gokon belül különböz® csoportokat különböztetünk meg. A csoportok legfontosabbközös jellemz®je az er®s Ca ii H&K emisszió (Strassmeier (1997b) nyomán):. Klasszikus RS Canum�Venaticorum (RS CVn) csillagok: kett®s rendszerek, ame-lyekben a f®komponens G-t®l K spektráltípusig terjed® óriás, vagy szubóriás,a másodkomponens f®sorozati törpe csillag. Keringési periódusuk 1�100 napközött van (mint pl. a dolgozatban szerepl® V711 Tauri).. RS CVn�szer¶ csillagok: ugyanaz, mit az el®z® csoport, csak a másodkompo-nens fehér törpe csillag.. BY Draconis (BY Dra) csillagok: kett®s rendszerek, ahol mindkét komponensf®sorozati K�M törpecsillag.. Fler csillagok: az úgynevezett UV Ceti csoport, kés®i K�M csillagokat tartal-maz. Gyakorlatilag a BY Dra típus ennek a csoportnak egy részhalmaza.. Napszer¶ csillagok: sok �G0�G5-ös spektráltípusú fösorozati csillag tartozikebbe a csoportba.. T Tauri (T Tau) csillagok: f®sorozat el®tti �atal objektumok. Két alcsoportjátkülönböztetjük meg: az egyik körül még található akkréciós diszk, a másikkörül nem. A csillagok magja és a radiatív zóna igen kis méret¶, a csillagotlegnagyobb részt konvektív burok allkotja.. Fiatal ZAMS (= Zero Age Main Sequence) G�M csillagok: éppen csak a f®soro-zatra ért csillagok, a T Tauri fázis utáni állapot. A mágneses fékez®dés mégnem lassította le ®ket jelent®sen. (pl. az LO Pegasi). WUrsa Majoris (W UMa) csillagok: néhány óra keringési periódusú kett®sök. Akomponensek olyan közel vannak egymáshoz, hogy közös konvektív burokkalrendelkeznek.. FK Comae (FK Com) csillagok: valószín¶leg az el®z® csoport továbbfejl®dé-sének eredményeként, a komponensek összeolvadásával jöttek létre. Ennekkövetkeztében rendkívül gyors rotációs sebességgel rendelkeznek. Spektrál-típusuk G-t®l a K-ig terjedhet. Különösen er®s Ca ii H&K és H� emissziójellemzi ®ket.3Az aktív csillagászat történetér®l kiváló összefoglalás olvasható magyarul K®vári (1999) mun-kájában.
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1.4. ábra. A látható fényben meg�gyelhet® Nap és az RS CVn típusú, HD 12545 óriás-csillag Doppler leképzésének (a Doppler leképzésr®l lásd a 3. fejezetet) összehasonlítása.Míg a Nap foltosodása alig észrevehet® (maximálisan a felszín 0.5 %-át borítja) a hatal-mas folt (vagy foltcsoport) a HD 12545 felszínének 11 %-át fedi le. Ez a folt a fotometriaimeg�gyelések között is az egyik legnagyobb amplitúdójú változást eredményezi (lásda 2.1c. ábrát) Az ábra Strassmeier (1999) nyomán készült.. Magányos G�K óriás csillagok: szintén gyors tengelykörüli forgással, de azFK Com típusú csillagoknál lényegesen gyengébb kromoszférikus aktivitássalrendelkeznek (pl. a HD 51066).. Algol típusú rendszerek: a még félig összekapcsolódott kett®s rendszerb®l ahidegebb komponens az aktív csillag, amelyr®l a másik komponens felé anya-gátáramlás történik.Ezeknek a csillagoknak az aktivitása akár több nagyságrenddel felülmúlhatjaaz aktivitásának maximumában lev® Napét. Jól bizonyítja ezt az 1.4. ábra, ahola Nap és az óriás RS CVn típusú HD 12545 (= XX Tri) aktivitásának foltosodásalapján történ® összehasonlítása látható.Érdekes csoportot alkotnak a  Doradus típusú csillagok. Fényváltozásuk ma-gyarázataként mind pulzáció, mind foltosodás szóba jöhetne. Legutóbb Hatzes(1998b) Doppler leképz® vizsgálattal egy  Dor típusú változóról kimutatta, hogya nemlineáris pulzáció megfelel®bben magyarázza a vonalpro�lok változását, minta hideg foltok. Ezt támaszja alá Kaye & Strassmeier eredménye is, akik hét Dor jelölt vizsgálata során nem mutattak ki mágneses aktivitást jelz® Ca ii H&Kexcesszust. Az aktív csillagok helyzetér®l az egyéb csillagok között az 1.10. ábrakapcsán fogok írni.
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α - effektus

Ω - effektus

?

(a)

(b) (c)

1.5. ábra. A (a) ábrán az �
 dimamó m¶ködése látható. A (b) ábra �
 elméletreépül® �uxuscs®� felbukkanási modell eredményét mutatja. Ez már összevethet® a (c)ábrán a Doppler leképzéssel kapott h®mérséklettérképekkel. Látható, hogy a modell ál-tal jósolt tartományokon kívül is tapasztalható foltosodás. Ez a tény a meg�gyelésekhezjobban illeszked® modell és/vagy a dinamóelmélet megalkotását teszi szükségessé. B®-vebben lásd a szövegben. A (b) és (c) ábra Strassmeier & Rice (1998b) a V987 Tauricsillag vizsgálatával foglalkozó cikkéb®l származik.1.4. A mágneses tér keletkezéseA Napon a jelenségek egészen �nom részletekben tanulmányozhatók. Kérdésaz, hogy ezek az ismeretek elegend®ek-e ahhoz, hogy a nagyságrendekkel nagyobbaktivitást mutató csillagok m¶ködését megértsük? Önhasonló-e ez a mechanizmus,azaz létezik-e olyan paraméter, vagy paraméterek, amivel, vagy amelyekkel a Napaktivitása tetsz®leges aktivitású szintre skálázható? Az aktivitás forrása a mágne-ses tér. Ezért els®sorban a mágneses tér keletkezéséért felel®s �zikai folyamatokatkell vizsgálni csillagról csillagra.A következ®kben vázlatosan ismertetem a "klasszikus" dinamómechanizmus el-méleti alapjait. A téma részletesebb kifejtését lásd pl. Parker (1955), illetve Parker(1979) munkájában.A környezet igen jó vezet®képesség¶ (103�106 A/Vm) plazmaállapotú gázbóláll. Ebben a közegben érvényes a mágneses befagyás tétele, azaz szabad anyagimozgás csak az er®vonalak mentén történhet. Két Maxwell egyenlet kombináció-



8 AZ AKTÍV CSILLAGOK ÁLTALÁNOS LEÍRÁSAjából a magnetohidrodinamika alapegyenlete, az indukcióegyenlet írtható fel:@B@t = r� (v�B) + 14��r2B; (1.1)ahol B a mágneses térer®sséget, v a sebességmez®t, 1=(4��) pedig a mágnesesviszkozitást jelöli. Az indukcióegyenlet jobb oldala két tagból áll. Az els® tag amozgásból ered® indukciót írja le, a második a mágneses di�úziót. Mozgás hiá-nyában az egyenlet megoldása egy lecseng® mágneses tér. Ahhoz hogy a mágnesestér megmaradjon, vagy hogy egy kezdeti, úgynevezett primordiális mágneses tér-b®l feler®söd® tér keletkezzen, megfelel® eloszlású és er®sség¶ sebességmez®re vanszükség. A sebességmez® mágneses teret er®sít® hatását dinamó�e�ektusnak ne-vezzük. Az egyenlet megoldása a dinamóelmélet feladata. A megoldásra léteznekkinematikus és dinamikus megközelítések. A kinematikus modellek egy feltétele-zett sebességmez®r®l állapítják meg, hogy alkalmas-e a dinamóhatás létrehozására,de nem foglakoznak a sebességmez® kialakulásával és a mágneses tér sebességme-z®re gyakorolt hatásával. A dinamikus modellekben ezeket a szempontokat is �-gyelembe veszik. Vannak úgynevezett antidinamó tételek, amelyek adott sebesség-mez®kr®l bebizonyítják, hogy biztosan nem alkalmasak a dinamó m¶ködtetésére.Az elméletek által jósolt viselkedéseknek illeszkedniük kell a meg�gyelésekhez. ANapra kidolgozott dinamóelmélet szerint a dinamó szempontjából megfelel® sebes-ségmez® a konvektív burok alján, a túllövési zónában található. Másrészt ez az ahely is, ahol az er®söd® mágneses tér hosszú id®n keresztül stabilan megmaradhat.Az 1.5a. ábrán a dinamó m¶ködési elve látható. A konvektív zóna és a radia-tív zóna határán egy nyírási felület alakul ki. A határvonalat helioszeizmológiaivizsgálatok mutatták ki. Ennek hatására a merev testt®l eltér®en a különböz® szé-lességövek különböz® sebességgel forognak. A Nap esetén az egyenlít®höz közelebbirészek forognak gyorsabban a pólus környékéhez képest. A jelenséget di�erenciá-lis rotációnak nevezzük. A kezdeti poloidális mágneses tér a di�erenciális rotációhatására spagettiszer¶en feltekeredve feler®södik (
�e�ektus) és a konvektív zónaalján stabil toroidális �uxuscsöveket alkot. Amikor a mágneses térer®sség megha-lad egy kritikus értéket (Parker instabilitás) a felhajtóer® hatására (a �uxuscsö-vekben a mágneses nyomás miatt kisebb a s¶r¶ség) a �uxuscsövek elindulnak afelszín irányába. A turbulens konvektív mozgás helicitása azonban a �uxuscsöve-ket megcsavarja és olyan hurkokat hoz létre, amelyek már poloidális komponenstis tartalmaznak. Ez a poloidális komponens, az eredeti poloidális térhez hozzáa-dódva er®síteni fogja azt (��e�ektus). A mágneses �uxuscsövek a fotoszférábanfelbukkanva hozzák létre a bipoláris aktív területeket. Az ��e�ektus létének bizo-nyítéka lehet, hogy a felbukkanó bipoláris területek tengelyei szöget zárnak be azegyenlít®vel.A modell csak nagyvonalakban alkalmas a Napon meg�gyelhet® mágneses je-lenségek leírására és többek között a 2�11 éves ciklikusság magyarázatát sem adjameg. Más aktív csillagok meg�gyelései további kérdéseket vetenek fel.A Doppler�leképezés gyorsan forgó aktív csillagokon nagyon gyakran a pólustbefed®, vagy ahhoz közel elhelyezked® foltokat mutat ki. (A poláris foltosodáskérdésér®l a kés®bbi fejezetekben még gyakran esik szó.) A Napnál azonban nemtalálunk 40 foknál magasabban foltokat. Schüssler & Solanki (1992), Schüssler etal. (1996), illetve legutóbb Granzer et al. (1999) a klasszikus dinamóelmélet alap-



1.4. A mágneses tér keletkezése 9ján részben magyarázatot tudnak adni a magas szélességeken felbukkanó foltokra.A konvektív zónában felszálló mágneses �uxuscsövek trajektóriáját a forgássebes-ség növekedésével növekv® Coriolis er® fogja meghatározni. A �uxuscsövek ezértgyors forgású csillagok esetén nagyobb valószín¶séggel a pólus körüli tartományok-ban fognak felbukkanni. A modell különösen jól magyarázza a T Tauri csillagokpoláris foltosodását. Mint már említettem, a T Tauri csillagok igen mély kon-vektív zónával rendelkeznek ezért a Coriolis er® a �uxuscsövek mozgását hosszúszakaszon keresztül képes befolyásolni, és a pólus irányába terelni. Schüssler &Solanki (1992) els® modelljei a T Tauri csillagokon kívül nem tudták megmagya-rázni a pólust befed® foltokat, valamint hogy sok esetben miért �gyelhet® megalacsonyabb szélessegéken is foltosodás (lásd az 1.5. részt). Granzer et al. (1999) akülönböz® gömbi harmónikusokkal leírható perturbációk hatására felemelked® to-roidális �uxuscsövek mozgását vizsgálta. Sikerült kimutatnia, hogy m = 0 módusúperturbáció esetén a �uxusköteg a túllövési zónából kiszakad és a forgástengelymentén felfelé haladva a póluson bukkan fel. Ezt alátámaszthatja a V711 Taurin apólus környékén Zeeman Doppler�leképezéssel kimutatott, gy¶r¶szer¶ azimutálismágneses tér (lásd b®vebben a 3.5.6. és a 5.6.2. részeket). Ugyanakkor az m = 1módusú perturbációk hatására felszálló �uxuscsövek mozgásában a horizontáliskomponensek is meghatározóak lesznek és a �uxuscsövek alacsonyabb szélessége-ken (az egyenlít®höz közelebb) törik át a fotoszféra határát.Az egyenletes folteloszlás másik magyarázata az lehet, hogy a dinamóhatásnem korlátozódik a túllövési zónára, hanem a dinamó a teljes konvektív zónábanm¶ködik. Újabb számítások alapján a konvektív zóna alján, az 
-e�ektus hatásárafeler®söd® mágneses tér túl er®s (�105 Gauss) ahhoz, hogy a turbulens ��e�ektusa tér irányát az anyag megcsavarásával befolyásolni tudja. Ezek a modellek az��e�ektus helyét a túllövési zóna feletti részekben képzelik el.A �uxuscsövek felbukkanását a turbulens mozgásokon kívül különféle áramlá-sok is befolyásolhatják. Choudhuri et al. (1995) a Napra elvégzett modellezéseikszerint a poloidális tér er®södésében a nemrég kimutatott meridionális áramlások-nak is jelent®s szerepe lehet. Az áramlások a felszín közelében pólus�, a konvektívzóna alján egyenlít®i irányultságúak (lásd az 1.6b. ábrát). Számításaikban a tu-lajdonképpeni ��e�ektust a meridionális áramlásokkal azonosítják. Elképzelhet®azonban, hogy a klasszikus dinamóelmélet mégis helytálló, és ezek az áramlásokmár csak a felbukkanó �uxuscsövek helyzetét változtatják meg. A dolgozat egyikjelent®s eredménye, hogy a V711 Taurin az alacsonyabb szélességekr®l a pólusirányába történ® �uxustranszportot sikerült kimutatni, ami a poláris foltosodásmagyarázatának egy alternatívája lehet (lásd az 5. fejezetet).Más csillagokon, indirekt módon meg�gyelhet® di�erenciális rotációval, a HD51066 kapcsán a 4.6. részben foglalkozom. A di�erenciális rotáció a dinamóelmélet-nek egy lényeges eleme. Kérdés, hogy a di�erenciális rotáció jellege más csillagokonis a Napéhoz hasonló-e, azaz a pólusok fel®l az egyenlít®höz közeledve a csillag szé-lességövei egyre gyorsabban forognak? Látni fogjuk, a jelek arra utalnak, hogy eznem minden csillag esetben van így. Kérdés természetesen a di�erenciális rotációkimutatását célzó meg�gyelések pontossága és megbízhatósága, hogy a felszínenmérhet® di�erenciális rotáció a túllövési zónában is ugyanolyan jelleg¶-e, illetvehogyha a di�erenciális rotáció ténylegesen más típusú, az hogyan befolyásolja adinamóelméleten szükséges fejlesztések irányát?



10 AZ AKTÍV CSILLAGOK ÁLTALÁNOS LEÍRÁSA
Meridionális áramlások

(v  ~ 20 m/s)
Konvektív mozgások

(v ~ 300 m/s)
Differenciális rotáció

(v ~ 2000 m/s)

1.6. ábra. A dinamó m¶ködtetésében résztvev® mozgás komponensek a Napon a GONG(= Global Oscillation Network Group) heliszeizmológiai meg�gyelései alapján. A záró-jelben szerepl® mennyiségek az átlagos mozgássebességeket adják meg. A di�erenciálisrotáció esetén az egyenlít® kerületi sebessége szerepel. (Marshall Space Flight Center,NASA)A dinamómodellek tesztelésében az egyik fontos láncszem lehet a hideg, Mtörpe csillagok vizsgálata (lásd a 3.7.5. részt is). Némelyikükön er®s �erjelenségek(Linsky et al. (1995)) másokon a Doppler technikával feltérképezett folteloszlások(Hatzes (1996), Unruh et al. (1998)) utalnak jelent®s mágneses térre. Ezekben azobjektumokban az energiatranszport teljesen konvektív, és így nem rendelkeznektúllövési zónával sem. Kérdés, hogy esetükben a mágneses teret alapjaiban más di-namómechanizmus hozza-e létre, vagy egy olyan újgenerációs dinamómodell megal-kotása szükséges, amely az összes csillagtípusra egyesített formában alkalmazható?1.5. Csillagaktivitás és a rotáció kapcsolataDurney & Latour (1978) kimutatta, hogy az er®s turbulens konvekció a di�e-renciális rotáció ellen dolgozik és a rotációs sebességnek elegend®en nagynak kelllennie, hogy a poloidális mez®t toroidális �uxuscs®köteggé tekerje, miel®tt a kon-vekció szétroncsolná.Matematikailag megfogalmazva a következ® egyenl®tlenségnek kell teljesülnie:Ro � Prot�konv < 1; (1.2)ahol Ro az úgynevezett Rossby�szám, Prot a rotációs periódus, �konv pedig azúgynevezett konvektív átfordulási id®. A konvektív átfordulási id® az az id®, amialatt egy turbulens elem a konvektív zóna aljáról felemelkedik, majd visszasüllyed.Értéke adott csillagra elméleti, vagy félempírikus modellek alapján adható meg.Hall (1994) 357 csillag fotometriai viselkedését vizsgálta. Az 1.7. ábra a vizs-gálat eredményét mutatja. Azok a csillagok, amelyeknek Rossby�száma 0.65-nélnagyobb volt, nem mutattak fotometriai fényváltozást.Az aktivitást az (1.2.) egyenlet szerint a rotációs perióduson kereszül a rotációssebesség is meghatározza. Minél nagyobb a rotációs sebesség, az aktivitás is annálnagyobb.
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1.7. ábra. Fotoszférikus aktivitás a Rossby szám függvényében 357 csillag vizsgálataalapján. A csillagaktivitást a V fotometriai fényváltozás amplitudúja (deltaV) jellemzi(a fotometriáról lásd a 2. részt). Csak a Ro . 0.65 (logRo � �0:2) csillagok mutatnakaktivitást (Hall (1994) alapján).Skumanich (1972) meg�gyelési eredményekre alapozva megállapította, hogya csillagok rotációs sebessége a kor el®rehaladásával a v sin i _ t� 12 összefüggésszerint csökken. Ennek oka, hogy a bels® szerkezet fejl®désével, illetve átrendez®-désével a tehetetlenségi nyomaték fokozatosan növekszik. Skumanich azonban avizsgálatba nem foglalta be az egészen �atal nyílthalmazokat. A nyílthalmazokbanlév® csillagokról feltehet®, hogy egyszerre keletkeztek, így egy halmazon belül acsillagparaméterek kortól függetlenül vizsgálhatóak.Az 1.8a. ábrán 3 különböz® korú nyílthalmaz rotációs sebességeinek e�ektív h®-mérséklet (spektráltípus) szerinti eloszlását láthatjuk. Míg az � Persei halmazbana kés®i típusú csillagok (Teff � 6000 K�3000 K, azaz G�M spektráltípus között)is jelent®s rotációs sebességgel rendelkeznek, addig a csak valamivel id®sebb Ple-iadeokban az átlagos rotációs sebességük lényegesen lecsökkent és a még öregebbHyadok csillagai között pedig már egyáltalán nem találunk gyorsforgású csillagot� 6000 K (� G0 spektráltípus) alatt.A gyors fékez®dés magyarázata az 1.8b. ábrán látható. Csak az említett, kés®icsillagokban adottak a feltételek a mágneses dinamó m¶ködésének beindulásához,az ennél korábbi csillagokban (O�F) ugyanis egyáltalán nem, vagy csak nagyonkis mélység¶ konvektív zóna található (lásd az 1.5. részben). A nyílt mágneseser®vonalak mélyen behatolnak a csillagközi térbe. Az er®vonalak mentén kiáramlóanyag impulzusmomentumot szállít el a csillagtól és ez lelassítja a csillag rotáció-ját. Látható, hogy a mágneses fékez®dés rendkívül hatásos mechanizmus, és rövidid®skálán képes lecsökkenteni a csillag impulzusmomentumát. A rotáció sebességea gyors fékez®dési szakasz után a fent említett Skumanich�összefüggés szerint fogcsökkeni. A Nap már régota túl van a gyors fékez®dési fázison, egyenlít® mentirotációs sebessége 2 kms . Strassmeier & Rice (1998c) nemrég egy színképtípusbanés anyagi összetételben is a Nappal megegyez®, de még a gyors rotációs fázisbanlev® csillag, az EK Draconis Doppler�leképezését végezte el. A térképek a Napnálnagyobb mérték¶ foltosodást mutattak ki a pólushoz közelebbi (70��80�) széles-ségeken, tehát lényegesen magasabb tartományokban, mint ahogy azt a jelenlegiNapon tapasztalhatjuk.
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(a) (b)

Kor = 70 millió év

Kor = 100 millió év

Kor = 600 millió év

1.8. ábra. (a) Ameg�gyelhet® látóirányú rotációs sebesség (v sin i) és az e�ektív h®mér-séklet (spektráltípus) kapcsolata különböz® korú, �atal, nyílt csillaghalmazokra. (JohnStau�er nyomán, Smithsonian asztro�zikai obszervatórium) (b) A nyitott mágneses er®-vonalak mentén történ® anyagkiáramlás impulzusmomentumot szállít el és ezzel fékezi acsillag tengelykörüli forgását (Kippenhahn & Möllenho� (1975) nyomán).Temészetesen a fékez®dés er®teljessége függvénye a mágneses tér szerkezeténekés a f®leg poloidális ter¶ csillagokban kisebb hatásfokkal m¶ködik. A 4. fejezetbenbemutatott HD 51066 esetén ez egy lehetséges magyarázata annak, hogy a csillagnem ment keresztül a gyors mágneses fékez®dési fázison.A 1.3. részben található felsorolásból kit¶nik, hogy az aktív csillagok jelent®srésze kett®s rendszer tagja (vagy tagja volt, lásd FK Com típusok). A kett®sségszerepe is a rotációs sebességen keresztül érthet® meg.Az 1.9. ábrán a magányos csillagok és a szoros kett®sök rotációs sebességeinekösszehasonlítása látható. A jelenség magyarázata az, hogy a kett®s rendszerek-ben az árapályer®k hatására a rotációs periódus a keringési (orbitális) periódus-hoz folyamatosan szinkronizálódik (hasonlóan a Föld�Hold rendszerhez). Azértnem fordítva, mert a keringésben raktározódott impulzusmomentum több nagy-ságrenddel nagyobb a tengelykörüli forgásból származó impulzusmomentumnál.Emiatt a gyors forgású forró csillagok szoros kett®sökben lelassulnak, míg a hide-gebb csillagok gyorsabban forognak a mágneses fékez®dés miatt lelassult magányostársaiknál. Mivel az utóbbi típusnál a dinamó egyéb feltételei adottak, ezeknél acsillagoknál a nagyobb rotációs sebesség jelent®s aktivitást eredményez.A kett®s rendszerekben a komponensek kölcsönhatásba léphetnek egymással. Akeringés paraméterei általában nagyon pontosan meghatározhatók. A paraméterekváltozása utalhat a komponensek közötti kölcsönhatásokra, vagy a csillagaktivitásváltozását is jelezheti. A V711 Tau RS CVn kett®s esetén például a pályaperió-dus változása valószín¶leg a mágneses térben tárolt energia és a kinetikus energiaközötti periódikus kicserél®déssel magyarázható (lásd az 5.4. részt).Az eddig elmondottak összefoglalásaként érdemes megnézni, hogy az aktivitásszerint milyen tartományok különíthet®ek el a Hertzsprung�Russell digramon (aHRD-n). A HRD a csillagászat legfontosabb állapotdiagramja, a csillagok spekt-
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1.9. ábra. A szoros kett®sökben meg�gyelhet® rotációs sebességek eloszlása a spektrál-típus függvényében (nyitott körök). A folytonos vonal a magányos csillagokra vonatkozóátlagos értékeket jelöli. Látható, hogy � F2�5 csillagoknál egy határvonal húzódik. Ket-t®sökben az ennél forróbb csillagok lassabban, az ennél hidegebbek viszont gyorsabbanforognak, mint azonos színképtípusú magányos társaik (Gray (1992) alapján).ráltípusa (e�ektív h®mérséklete) és abszolút fényessége (energiatermelése) közöttikapcsolatot adja meg (lásd az 1.10. ábrát). Az F típustól balra elhelyezked® csil-lagokat korai típusúnak míg a többit kés®i típusú csillagnak nevezzük. A csillagokéletútjuknak legnagyobb részét a f®sorozaton (az ábrán V-tel jelölt ág) töltik el.Fejl®désük során magasabb luminozitású osztályokba (IV�I = szubóriástól a szu-peróriásig) kerülnek és a HRD-n különböz® trajektóriákkal leírható utat járnak be.A koraibb típusoknak nemcsak h®mérsékletük, de kezdeti tömegük is lényegesennagyobb a kés®i típusoknál. A HRD-n az aktivitás szempontjából 4 f® tartománytkülöníthetünk el.A körülbelül 2 M�-nél4 nagyobb tömeg¶ csillagok5 fejl®désük során � balróljobbra � keresztezik a granulációs határt, azaz belsejükben konvektív burok alakulki. A fejl®dés során megnövekedett tehetetlenségi nyomaték miatt rotációs sebes-ségük azonban túlságosan lecsökkent ahhoz, hogy a dinamó m¶ködésbe léphessen.Ezek a csillagok az Akusztikus 1 tartományba kerülnek.A 2 M�-nél kisebb tömeg¶ csillagok a granulációs határt átlépve még rendel-keznek akkora rotációs sebességgel, hogy a dinamómechanizmus beinduljon. Azer®s mágneses fékez®dés ekkor még nem érvényesül. Ezek a csillagok alkotják aMágneses 1 tartományt.Azok a csillagok, amelyek fejl®désük során átlépik a rotációs határt, az er®smágneses fékez®dés során impulzusmomentumuk nagy részét elvesztik, lelassul-nak és mágneses aktivitásuk lecsökken. Ezt a tartomány az 1.10 ábrán a Mágne-ses 2 címke jelöli. Azonban ebben a tartományban találjuk a legaktívabb kett®srendszerbeli csillagokat is, amelyek az árapály csatolás miatt jelent®s impulusmo-mentummal rendelkeznek. Érdekes módon néhány igen aktív magányos csillag is4M� a Nap tömegét jelenti5� A5-nél koraibb típusok, a f®sorozaton mágnesesen inaktívak, mivel nincs konvektív zóná-juk.
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Hertzsprung-Russell diagram
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1.10. ábra. A csillagaktivitás szempontjából a HRD-n különböz® határvonalak rajzol-hatóak fel. Az egyes tartományok jelentését b®vebben lásd a szövegben (Gray (1992)alapján).ennek a tartománynak a tagja. Ezek egy része valószín¶leg kett®s rendszer össze-olvadásából keletkezett, de itt található a HD 51066 G8III-as óriáscsillag is, amelyfeltehet®en más ok miatt tudta meg®rizni impulzusmomentumát. Az F5�G0 f®-sorozati csillagok rotációs sebessége a mágneses fékez®dés miatt még a f®sorozatelhagyása el®tt lecsökken és egyenesen a Mágneses 2 tartományba kerülnek (mintpl. a Nap).A Mágneses 2 régióból továbbfejl®d® csillagok egy részét a mágneses fékez®désmellett a megnövekedett tehetetlenségi nyomaték tovább lassítja és a átlépve akorona határvonalat az Akusztikus 2 tartományba kerülnek. A korona határvonalontúl lev® csillagok mágneses aktivitása olyan gyenge, hogy már a koronából érkez®röntgen sugárzás sem mutatható ki.Ezen a HRD-n nem szerepelnek a �atal f®sorozat el®tti, vagy még éppen csak af®sorozatra ért (ZAMS) csillagok. Ezek aktivitása a protosztelláris felh®ben tárolt



1.5. Csillagaktivitás és a rotáció kapcsolata 15impulzusmomentumtól származik. Azonban, ahogy az 1.8. ábrán látható, közülükazoknak a csillagoknak a nagy része, amelyekben adott a dinamó feltétele, gyorsmágneses fékez®désen esnek keresztül.A felvázolt kép sajnos nem ennyire egyszer¶ és a csillagok "beskatulyázása"ezekbe a tartományokba nem mindig egyértelm¶. A Mágneses 2 régióban találhatómagányos aktív csillagok mellett többek között magyarázatra szorul az is, hogya ROSAT röntgenm¶hold koronaaktivitást mutatott ki néhány, a korona határvo-nalon túl elhelyezked® csillagnál. Esetleg magyarázatot adhat, hogy a csillag rotá-ciójának, így aktivitásának fejl®dését a Maxwell�Boltzmann eloszlású kezdeti im-pulzusmomentum is meghatározza. Nagyobb kezdeti impulzusmomentummal ren-delkez® csillagok így az Akusztikus 1 és Akusztikus 2 tartományokban is aktívakmaradhatnak.Szerepe lehet még az úgynevezett dinamószaturációnak is. Vilhu (1984) meg-�gyelések alapján kimutatta, hogy az aktivitás indikátorok er®sségének rotációssebességgel arányos növekedése bizonyos határ után telít®désbe jut, azaz a forgás-sebesség növekedésével nem növekszik tovább. A különböz® aktivitási indikátorok(foltfedettség, Ca ii H&K emisszió, korona röntgensugárzás, a spektrumvonalakZeeman kiszélesedéséb®l meghatározott mágneses térer®sség stb.) azonban más ésmás forgássebességnél mutatnak telít®dést, ami azt jelzi, hogy a telít®désért máshatások is felel®sek lehetnek. Pl. a korona röntgensugárzásának szaturációjában akorona centrifugális er® miatti deformációja, és emiatt az emisszióra képes térfo-gat csökkenése (Jardine & Unruh (1999)). A dinamószaturáció így az impulzusmo-mentumvesztés szaturációját vonja maga után. Barnes et al. (1996) modellezéseiszerint például a poloidális szerkezet¶, zárt mágneses térrel és az impulzusmomen-tumvesztés telít®désével magyarázhatók az ultragyors forgású csillagok (UFRs =Ultra Fast Rotators) jelenléte a �atal csillaghalmazokban.
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2. fejezetFotometriai vizsgálatok
2.1. BevezetésA fotometriai adatok a teljes színképtartománynak egy adott sz¶r®függvényszerinti "szeletei" és az adott frekvenciatartomány kontinuum �uxusát adják meg.A sz¶r®függvények de�níciói szerint többféle fotometriai rendszert különböztetünkmeg. Leggyakrabban a Johnson�Cousins féle UBV (RI)c (ultraibolya, kék, sárga,vörös, infravörös tartományok) és a Strömgren uvby+H�,H� rendszereket alkal-mazzák. A dolgozatban szerepl® adatok az el®bbi rendszerb®l származnak. A foto-metriai adatokat az emberi érzékeléshez alkalmaszkodó logaritmikus (magnitúdó)skálán mérjük. Az egyes sz¶r®kkel mért adatok különbségei, a különböz® �zikaimennyiségekkel (pl. h®mérséklet, fémtartalom stb.) összefüggésben lev® úgyneve-zett színindexek.A csillag fotoszférájában elhelyezked® hideg foltokból gyengébb sugárzás szár-mazik, mint a perturbálatlan környezetükb®l. A felület ily módon egyenetlen fé-nyességeloszlása a csillag tengely körüli forgása révén, az egyes sz¶r®tartományok-ban mérhet® fény modulációját okozza. Hasonló modulációkat tapasztalhatunkpéldául az átlagos felszíni h®mérséklettel összefügg® V � Ic és V � Rc színinde-xekben is. Ultraibolya tartományokban (U sz¶r®), ahol a fény a csillaglégkör ma-gasabb tartományaiból ered, a foltokhoz gyakran többletsugárzás köt®dik. Ennekhátterében a foltok feletti kromoszféra mágneses felf¶t®dése és kifényesedése áll.A fotometria az aktív csillagok egyik legalapvet®bb vizsgálati eszköze. Bár agyorsan fejl®d®, új módszerekkel esetenként nagyobb térbeli felbontást lehet elérni,a következ®k miatt, a meg�gyelési lehet®ségek közül a jöv®ben sem szorul ki:� viszonylag egyszer¶en kivitelezhet®, olcsó� nagyobb mennyiség¶ csillag hosszú id®skálán folyamatosan mérhet®� olyan csillagok is vizsgálhatók, amelyekre a színképvonal kis rotációse kiszé-lesedés (v sin i<= 15 kms ) miatt a Doppler technika nem alkalmazható� �er jelenségek meg�gyelése� új aktív csillag jelöltek keresése� automatizálhatóság



18 FOTOMETRIAI VIZSGÁLATOK2.2. Meg�gyelésekAz aktív csillagok viselkedésének megértéséhez a fotometriai adatok nagyon sokinformációt adtak és adnak ma is. Ehhez természetesen minél több meg�gyelésrevan szükség. A hosszú id®skálájú, jó fázislefedettség¶1 adatsorok többek közötta Nap 11 éves ciklusához hasonló aktivitási periodicitások keresésére használható(Oláh & Kolláth (2000a)). Az így kapott periódusok a rotációs periódussal és egyébaktivitási indikátorokkal korreláltathatók. A korrelációs együtthatók a dinamómo-dellekb®l kapható értékekkel összevethet®k és azok helyességét, vagy helytelensé-gét bizonyíthatják (lásd pl. Lanza & Rodono (1999), Saar & Brandenburg (1999)).Ahogy az a következ® részekb®l kiderül, a fotometriai adatok id®soros foltmodel-lezésével a csillagfelszín hosszú id®skálájú evolúciója is nyomon követhet®.Az automata távcsövek (APT = Automatic Photoelectric Telescope) több, mintegy évtizede történt megjelenése forradalmasította a csillagok fotometriai meg�-gyelését. A világ különböz® részein (pl. az arizonai sivatag, Etna) felállított, egyretökéletesebb automata teleszkópok mind pontosabb adatokat szolgáltatnak. A táv-csövek minimális emberi beavatkozással, távvezérléssel m¶ködnek.1995-ben egy évig végeztem a kezdetben a Fairborn obszervatórium, majd 1996elejét®l a bécsi csillagászati intézet tulajdonában lev®, 2 automata távcs® adatai-nak fogadását, rendszerezését. Többek között ezekb®l az adatokból és azok el®ké-szít® analíziséb®l álló fotometriai katalógust jelentettünk meg (Strassmeier et al.(1997a)). A 2.1a. ábrán szerepl® vázlatrajz az APT rendszer m¶ködését mutatjabe. A rendszer két automata távcsövet tartalmaz, amelyek az arizonai sivatagban,a Hopkins hegyen állnak. Az egyik távcs® Johnson�Cousins, a másik Strömgrensz¶r®kkel van ellátva. A távcsövek vezérlése az interneten összekapcsolva a bé-csi intézetb®l történik, ahová a nyers adatok is érkeznek. A teleszkópok m¶kö-désér®l további információkat lásd Strassmeier et al. (1997c) cikkében, illetve ahttp://www.astro.univie.ac.at/�Schwerpunkt/apt.html internet oldalon.Az említett katalógusban 23 csillagról publikáltunk adatokat, amelyeket 1991és 1996 között, az intézet teleszkópjain kívül még két másik automata teleszkópméréseib®l állítottunk össze. Az 23 csillag mindegyikér®l az irodalomban fellelhet®teljes fotometriai anyagot összegy¶jtöttem és az egyes meg�gyelési id®szakokra,valamint a teljes adatsorokra is Fourier analízissel meghatároztam a fotometriaiperiódusokat. Ezáltal a hosszú id®skálájú változások vizsgálatához jelent®s nagy-ságú adatbázist sikerült összeállítani. Az adatlefedettség csillagtól függ®en 3 és 34év között változott, amely sok csillagra az azóta is folytonos meg�gyelésekkel to-vább b®vült. A közölt adatokat természetesen minden további vizsgálat számárapublikussá tettük. Néhány érdekes eredményt a 2.1b-i. ábrán mutatok be.(b) A HD 12545, az egyik legnagyobb amplitúdójú változásokat produkálóRS CVn típusú csillag, hosszú id®skálájú viselkedése, V sz¶r®vel mérve. Az alsópanelen az egyes id®szakokra meghatározott fotometriai periódusok reciprokjailáthatók. Az adatsor szüneteiben a csillag nem volt meg�gyelhet®.(c) A HD 12545 1995-96-os adatai. A bal oldali oszlopban a Julián dátum függ-vényében. A V mérések mellett V � I és B � V színindexek jelent®s amplitúdójúváltozásai is láthatók, amelyek nagy kiterjedés¶ foltosodásra utalnak. A nagy amp-litúdók a csillagot ideális jelölté tették a fotometriai modellezéssel való vizsgálatra1Fázislefedettség alatt az egy rotációs ciklusra jutó mérések egyenletességét értjük.



2.3. Fotometriai adatok modellezése 19(pl. Strassmeier & Oláh (1992)). Az 1.4. ábrán is bemutatott legfrissebb Doppler�leképz® vizsgálat szerint a nagy amplitúdót valóban egy óriási méret¶ hideg folt(a Napnál 10-szer nagyobb méret¶!) és egy egyenlít®i forró terület kombinációjaokozza (Strassmeier (1999)). A jobb oldali oszlopban ugyanezek az adatok 24.0801napos periódussal számított fázis függvényében "összetekerve" láthatók. (d) AV410 Tau 34 évnyi fotometriai viselkedése. A V410 Tau f®sorozat el®tti T Tauritípusú csillag. 1994-95-ös adatsora az aktív csillagokon valaha észlelt legnagyobbamplitúdójú változást mutatta. Hideg folttal ekkora amplitúdót csak úgy lehetneelérni, ha az a csillag egyik félgömbjét teljesen befedné. Valószín¶ inkább, hogy aHD 12545-höz hasonlóan itt is egy forró folt okozza a változást magyarázó nagyfényességkontrasztot. Az ilyen forró területek a T Tauri csillagokon nem ritkák, ésanyagbehullásra utalnak.(e) A HD 82558 = LQ Hya a Naphoz hasonló típusú csillag, amilyen a Nap�atal korában lehetett. A mágneses fékez®dés még nem lassította le gyors forgá-sát. Nemrég Donati (1999) Zeeman Doppler�leképezéssel vizsgálta a mágneses térfelszíni eloszlását.(f) A V833 Tau BY Dra típusú aktív kett®s. Oláh et al. (2000b) a hosszú pe-riódusú adatok fotometriai foltmodellezése mellett az adatok Fourier analízisével2.5 és 6.4 év hosszú aktivitási ciklusokat mutattak ki (emellett fotogra�kus észle-lésekb®l egy �60 év hosszú ciklust is), amelyek a Nap 11, �80�90 és �300 évesciklusaival hozhatók analógiába. A csillag alacsony inklinációja (i �20�, azaz alátóirány közel a pólusra mutat) miatt kicsi a fénygörbe rotációs modulációja, ígya Fourier�spektrumban az egyéb periodicitások nagyobb amplitúdóval mutathatókki. (g) Egy érdekesség. A fotometriai meg�gyelések di�erenciális jelleg¶ek, azaznem a csillagok abszolút látszólagos fényességét mérjük, hanem egy konstans össze-hasonlító csillaghoz képest mérhet® változását. Így az egyéb nemkívánatos válto-zások (pl. légköri, vagy m¶szert®l származó) a mérésb®l kiesnek. Hasonlóan azösszehasonlító csillag fényességének állandóságát is egy úgynevezett ellen®rz® csil-laggal való összehasonlítással mérjük. Gyakran ezekr®l a csillagokról kiderül, hogynem is annyira állandóak. Ez történt a HR 8714-es esetében is, amelyet az IM Pegellen®rz® csillagaként használtunk. A vizsgálat kimutatta, hogy "konstans" csil-lagunk egy szemireguláris változásokat mutató S típusú óriáscsillag. Szerencséremaga az összehasonlító csillag tényleg állandó fényeség¶ volt.(h), (i) A két ábra az FK Comae fénygörbe alakjának egyik évr®l a másikratörtén® jelent®s megváltozását illusztrálja. Ennek oka a felületi inhomogenitásokátrendez®dése. Ez az FK Comae esetében (mely az FK Comae típusú csillagokprototípusa) nem is meglep®. Az FK Comae csillagok ugyanis rendkívül gyorsforgású, magányos csillagok, melyek valószín¶en két csillag összeolvadásából kelet-keztek (Webbink (1976), Guinan & Bradstreet (1988)). A gyors forgás eredményea nagyobb csillagaktivitás és a rövid id®skálán bekövetkez® felszíni átrendez®dés.2.3. Fotometriai adatok modellezéseA fotometriai mérések a csillag felületi fényességeloszlásának egydimenziós ve-tületei. Az id®beli változás, a fénygörbe, szolgáltatja azt a plusz információt, amelya fényességeloszlás kétdimenziós modellezéséhez szükséges. Egy-egy felszíni inho-
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Fotometriai megfigyelések automata távcsövekkel

2.1. ábra. Az (a) ábrán a bécsi intézet Wolfgang és Amadeus névre keresztelt két auto-mata teleszkópból álló rendszerének m¶ködési hálózata látható (Strassmeier et al. (1997c)cikkb®l). (b)-(i) ábrákon néhány kiemelt példát mutatok be fotometriai katalógusunkból(Strassmeier et al. (1997a)) . B®vebben lásd a szövegben.



2.3. Fotometriai adatok modellezése 21mogenitás fénygörbéhez adott járuléka függvénye a csillagfelszíni elhelyezkedésé-nek. Ezt a következ®kben bemutatásra kerül® modell alapján, a 2.2. ábra szemlél-teti.
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Fázis2.2. ábra. Két, a környezethez képest �T=500 K-nel hidegebb, kör alakú folt fénygör-béhez adott járuléka egy teljes körbefordulás során, i=60� inklináció esetén. A fényességitt intenzitásskálán van mérve, mivel a járulékok, a szokásos logaritmikus magnitúdóskánnem összeadható mennyiségek. Az egységnyi intenzitás a folttalan fényességnek felel meg.Az általam is alkalmazott modell a felszíni inhomogenitásokat kör alakú, egyen-letes h®mérséklet¶ foltoknak tételezi fel. Egy ilyen folt okozta fénymoduláció le-írása els® ránézésre egyszer¶nek t¶nhet, valójában azonban nem is olyan triviá-lis feladat. A probléma megoldására Budding (1977) analitikus egyenletrendszertdolgozott ki, amely a fedési változók fénygörbéjének modellezésére alkalmazottmódszerének adaptációja. A direkt feladat során azt kell meghatározni, hogy acsillagfelszínhez rögzített koordináta�rendszerben egy adott méret¶, pozíciójú ésh®mérséklet kontrasztú folt2 a forgás különböz® fázisaiban miképpen járul hozzá amérhet® fénygörbe modulációjához. Figyelembe kell még venni az általában line-áris függvénnyel megadott szélsötétedést is. A fénygörbe alakja végül nemlineáris(trigonometrikus) függvénye az egyes foltparamétereknek. A mért pontokhoz amodell illesztésére a nemlineáris függvények illesztéséhez leggyakrabban használtLevenberg�Marquardt féle (Marquardt (1963), Bevington (1969)) féle iterációs al-goritmust alkalmaztam. Az iteráció egyes lépéseiben egy lineáris egyenletrendszertkell megoldani. A paraméterek közötti er®s korreláció miatt az egyenletrendszermegoldására az egyszer¶ Gauss�Jordan elimináció nem alkalmazható (az egyenlet-rendszer determinánsa közel lesz nullához) ezért az eredeti receptet módosítottamés az egyenletrendszer megoldására az úgynevezett szinguláris érték szétválasztás(SVD = Singular Value Decomposition) módszerét alkalmaztam. A programot Cnyelvben írtam meg Press et al. (1986) numerikus C receptjei felhasználásával.2A továbbiakban � a folt hosszúság-, � a szélességkoordinátáját,  a fokban mért sugarátjelöli. kw a folt és a környezete közötti �uxusarányt adja meg. Feketetest�sugárzást feltételezveez a mennyiség direkt módon köthet® a h®mérsékletkontraszthoz.



22 FOTOMETRIAI VIZSGÁLATOK2.4. TeszteredményekA foltmodellez® program megbízhatóságának és stabilitásának vizsgálatáhozkülönböz® tesztsorozatokat végeztünk el (K®vári & Bartus (1997)). Többek kö-zött adott kétfoltos eloszlásból el®állított, mesterséges fénygörbékhez különböz®mérték¶ zajt adtunk, majd ezeknek a fénygörbéknek a "visszamodellezésével" ka-pott folteloszlást összehasonlítottuk az eredeti foltkon�gurációval. A zaj hatásánakinklinációtól való függését és a folttalan fényesség bizonytalanságának szerepét isvizsgáltuk. Az eredményekb®l két példát a 2.3. ábrán mutatok be.
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2.3. ábra. a) Két folttal, mesterségesen el®állított fénygörbékhez 0-4% között foto-metriai zajt adtunk és a görbéket visszamodelleztük. Minden zajértékhez 50 mesterségesfénygörbe tartozik, a visszamodellezések így az egyes zajértékekhez tartozó foltparaméte-rek valószín¶ségeloszlását adják meg. Az inklináció 60� volt. A bemen® foltparaméterekértékénél az egyes paneleken vízszintes vonalak húzódnak. A foltok h®mérséklete a kör-nyezetükhöz képest �T=500 K-nel kisebb volt. b) Az el®z® ábrához hasonló, csak most afolttalan fényesség bizonytalanságát változtattuk 0-10% között. A fotometriai zajt ebbenaz esetben nullának vettük. Az inklináció itt is 60� volt.Eredményeink a következ® pontokban foglalhatóak össze:� A megoldás részleges egyértelm¶ségének meg®rzéséhez a modellezés soránkét foltnál többet nem érdemes alkalmazni.� Legalább 0:m002-0:m005 pontosságú fotometriai adatok szükségesek a megbíz-ható foltmodellezéshez. Ezt a pontosságot a korszer¶ APT-kel már el lehetérni.� Amodellezés rendkívül érzékeny a folttalan fényesség hibájára. Értékét 0:m03-0:m05 pontossággal kell ismerni. A folttalan fényesség meghatározása nemegyszer¶ feladat. Egy adott csillagra kézenfekv® lenne a hosszú id®skálájúadatsorából a legfényesebb értéket használni (mint ahogy számos esetben,jobb becslés nem lévén ezt használták). Azonban több vizsgálat is arra utal,hogy a pólus folttal fedettsége a legnagyobb fényesség esetén is megmarad (pl.lásd a dolgozat V711 Taurival foglalkozó 5. fejezetét). A folttalan fényességalábecslése természetesen így nem mutatja ki a forgás szempontjából inva-riáns inhomogenitásokat, legyen ez a poláris sapka, vagy állandó szélességmentén elhelyezked® gy¶r¶szer¶ foltosodás, és a foltok szélességkoordinátá-jára is hamis eredményt ad (lásd a 2.6.2. részt). K®vári Zsolt egy módszertdolgozott ki, amely a csillag hosszú id®skálájú viselkedéséb®l extrapolálva



2.5. Id®soros foltmodellezés 23megadja annak folttalan fényességet. Ez a módszert HK Lacertae (Oláh etal. (1997), lásd kés®bb) vizsgálatánál sikerrel alkalmaztunk is.� Az inklináció ismeretének � �10�-nál nagyobb bizonytalansága � különösenalacsony inklinációk esetén � jelent®s hibákat okoz a foltok szélességének ésméretének meghatározásában.� Körülbelül i . 20� esetén a foltmodellezés minden egyéb hibától függetlenülmegbízhatatlan eredményeket ad.2.5. Id®soros foltmodellezésA "klasszikus" foltmodellezés bemeneti adatai általában úgy állnak el®, hogyaz egymást követ® rotációs ciklusokból származó adatokat, a fotometriai perió-dusnak megfelel®en, egyetlen fázisfügg® fénygörbévé tekerik össze. Amennyiben afénygörbe a ciklusok során nem változik, ez megtehet®, s®t az így elért jobb fázisle-fedettség a foltmodellezést megbízhatóbbá is teheti. Azonban, ha a foltkon�gurációközben megváltozik, a szintén változó fénygörbe miatt a fázisgörbe látszólag zajo-sabb lesz, és a foltmodellezés nagyobb hibával csak az átlagos foltparamétereketlesz képes visszaadni. Amiatt, hogy a változások ne mosódjanak el és a folyamatosfénygörbék modellezését lehet®vé és mellesleg kényelmessé tegyem, a 2.3. részbenleírt modellez® rutinom köré egy SuperMongo3 alapú gra�kus felülettel kiegészített,interaktív, id®soros modellez®programot készítettem. A programnak a TISMO (=TIme�series Spot MOdelling, Bartus (1996)) nevet adtam. A program tetsz®legesid®felbontásban képes "végiglépkedni" a fotometriai adatsoron és modellezni azt.A foltparaméterek változása így folyamatosan nyomon követhet®. A 2.4. ábrán a"klasszikus" és az id®soros foltmodellezés összehasonlítását mutatom be. A pél-dából kit¶nik, hogy a változások nyomon követése csak id®soros foltmodellezéssellehetséges.2.6. AlkalmazásokA következ®kben az id®soros modellezés két alkalmazását mutatom be röviden.Egy további felhasználását lásd a V711 Tauri vizsgálatával foglalkozó 5.5. részben.2.6.1. A HK Lacertae vizsgálataA HK Lacertae egy hosszú periódusú (P = 24 nap), RS CVn típusú aktívkett®s rendszer. Az aktivitásért a K0 spektráltípusú, óriás f®komponens a fele-l®s. A csillagról megjelent cikkünkben (Oláh et al. (1997)) a HK Lacertae 30 év-nyi fotometriai adatát dolgoztuk fel. A feldolgozás egyik legfontosabb eredménye,hogy a teljes hosszú periódusú viselkedés jól modellezhet® a csillag északi és délipólusát befed®, decentralizált poláris foltokkal, illetve ezek változásaival. A teljesadatsor különböz® helyekr®l származó, részben publikált meg�gyelésekb®l tev®dött3Gra�kus C könyvtár, Robert Lupton & Patricia Mongerhttp://astro.Princeton.EDU/�rhl/sm/
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2.4. ábra. Az a) ábrán a pontok két, folyamatosan változó paraméter¶ folttal, mester-ségesen létrehozott, id®soros fénygörbét reprezentálnak. A foltok paramétereit a b) és c)ábrákon jelölt egyenesek szerint változtattam, vagy hagytam állandónak. A nagyobbik,poláris folt szélességét és hosszúságát állandónak véve, méretét lineárisan 30�-r®l 25�-re csökkentettem (b) ábra). A kisebbik folt mérete nem változott, ellenben szélességét40�-ról 65�-ra, hosszúságát 70�-ról 90�-ra növeltem (c) ábra). A periódus 3 nap volt, ateljes adatsor 15 nap = 5 rotációs ciklust fed le, a foltok h®mérséklete �T = 1200 Kvolt. Az így létrehozott fénygörbét a TISMO programmal el®ször id®sorosan, majd a pe-riódusnak megfelel®en egy fénygörbébe összetekerve is modelleztem (a) ábra folytonos,illetve szaggatott vonal). Látható, hogy míg az id®soros modell tökéletesen illeszkedik apontokra, a "klasszikus" módszer csak "átlagosan" ad jó eredményt. Ez kit¶nik a mo-dellezett foltparaméterekb®l is. A teli pontok, az id®soros modellezés eredményei, jólkövetik a mesterségesen létrehozott változásokat, míg a másik módszernek megfelel® üreskarikák, a változások átlagához közeli értékeket adnak csak vissza. A paraméterek hiba-tartományát vertikális vonalak jelzik, amelyek az utóbbi módszerre szintén lényegesennagyobbak.
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26 FOTOMETRIAI VIZSGÁLATOKössze. Az adatszegmensek között voltak olyan néhány rotációs cikluson keresz-tül folytonos lefedettség¶ id®szakok, amelyek gyors változásokat mutattak. Ezekreaz id®szakokra szükségesnek látszott az id®soros foltmodellezés alkalmazása. Azeredményeket a 2.5. ábra foglalja össze. Független módszerrel a folth®mérsékletre�T = 1200�100 K h®mérsékletet kaptunk, amit a modellezés során végig állan-dónak tartottunk.A két nagyméret¶, hosszúság irányban �110�-kal szeparálódott, bipoláris aktívterület jó egyezést mutat más RS CVn csillagokra (pl. V711 Tauri az 5. fejezetben)Doppler�leképzéssel (lásd a 3. fejezetet) kimutatott poláris foltosodással. Az aktívterületek feltehet®en kisebb foltokból, folcsoportokból állnak. Ezeknek a kisebbelemeknek az elbomlása, keletkezése, illetve átrendez®dése lehet felel®s a meg�-gyelt fotometriai változásokért. A foltmodellezés azonban ennél nagyobb térbelifelbontást nem tesz lehet®vé a folteloszlás ilyen részletességgel történ® kimutatá-sához.2.6.2. A Nap röntgen- és rádióadatainak modellezéseA vizsgálat tulajdonképpen szintén a foltmodellezés alkalmazhatóságának ésmegbízhatóságának egy tesztje volt. Az eredményekb®l két publikációnk jelent meg(Oláh et al. (1999a, 1999b)).1996 közepén a Nap a 11 éves aktivitási ciklusának minimumában volt. Fe-lületén gyakorlatilag csak egy nagyobb aktív vidék volt meg�gyelhet®. A kana-dai DRAO (= Dominion Radio Astrophysical Observatory) 10.7 cm-es rádió és aGOES (= Geostationary Orbiting Environmental Satellites) m¶hold lágy röntgenmérései a Napról egydimenziós adatsorokat szolgáltattak, olyanokat, mintha a Na-pot csillagszer¶ pontforrásként �gyeltük volna meg. Ezeken a hullámhosszakon arotációs moduláció amplitúdója hasonló ahhoz, amilyeneket az aktív csillagok foto-metriai meg�gyelésekor mérünk. Az egydimenziós méréseket foltmodelleztük és azígy kapott eredményeket össze tudtuk hasonlítani a a SOHO és Yohkoh m¶holdakazonos id®szakokban készített képeivel (lásd a 2.6. ábrát).Az aktív területek a kromoszférikus, illetve a korona régiókban � ahol a vizsgálthullámhossztartományokban a sugárzások keletkeznek � "forró" foltoknak látsza-nak. A program számára ez nem okoz problémát csak a folt/környezet �uxusaránytkell helyesen megadni (a �uxusarány egynél nagyobb érték lesz). A direkt meg�-gyelésekb®l látszódott, hogy ez az arány nem állandó: miközben az aktív területmérete megn®tt, a terület lassan elbomlott. A képekb®l le lehetett mérni a �uxu-sarány változását, amelynek a lefutása a 2.6k. ábrán bemutatott pontok szerinttörtént. A lecsengést hiperbolaszer¶ függvénnyel közelítettük (a mágneses induk-ciós egyenlet szerint is a mágneses tér indukció hiányában 1=t-vel arányosan bomlikel). Amennyiben a �uxusarányt állandónak vettük, a program a folt hosszúság ko-ordinátáját helyesen adta vissza de a változó �uxusarányt a folt szélességének ésméretének hamis változtatásával kompenzálta. A �uxusarány id®függését ezért be-építettem a programba. Ezt a �uxusarány�változást természetesen nem tudhattukvolna, ha ténylegesen csak az egydimenziós mérések állnak a rendelkezésünkre. Ahelyzet azért nem ennyire rossz. Nemrég Oláh & van Driel�Gesztelyi (2000) hasonlómodellezést végzett el olyan id®szakra, amikor a Napon csak egyetlen aktív fészekvolt jelen. Az aktív fészkek olyan felszínhez rögzített területek, amelyek hosszú id®n
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2.6. ábra. Az a) és b) ábrán az egydimenziós rádió-, illetve a röntgenmérések és azokkülönböz® foltkon�gurációval modellezett illesztései láthatók. A c), d) és e) ábrák azátlag egyfoltos, kétfoltos, de egyenlít®re rögzített, illetve a kétfoltos modelleredményekösszehasonlítását mutatják a Yohkoh m¶hold lágy röntgen tartományban készült képe-ivel, 2 450 328 Julián dátumkor. Az ábrák alatt a megfelel® foltparaméterek változásaikövethet®k nyomon (f)-j) ábrák). A k) ábra a f® folt és a környezete közötti �uxusarányváltozását mutatja a vizsgált id®szak során.



28 FOTOMETRIAI VIZSGÁLATOKkeresztül megmaradnak, miközben az ®ket alkotó foltok rövidebb id®skálán buk-kannak fel, majd elbomlanak. A szerz®k kimutatták, hogy ez a dinamikus változásazt eredményezi, hogy a �uxusarány átlagosan állandó marad, így a foltmodellezéskonstans �uxusarány feltételezésével is � hosszú id®skálán � helyes eredményeketad. A jelen vizsgálatban mindenesetre változó �uxusarányt használtunk, hogy azegyéb foltmodellezési problémák élesebben kit¶njenek.A fénygörbe leírására különböz® foltkon�gurációjú modelleket próbáltunk ki.Els® közelítésben a fénygörbe szinuszoidális (azaz feltehet®, hogy a változásokategyetlen folt okozza, vagy legalábbis azonos hosszúságkoordinátájú foltok) el®szöregy egyfoltos modellt alkalmaztunk. A 2.6c. ábrán látható, hogy a folt túl magas(negatív) szélességre került. Mérete azonban jó egyezésben volt a képen kimérhet®aktív vidékek területével. Mivel a fénygörbe csak közel szimmetrikus, jó okunklehet egy kisebb, aszimmetriát okozó folt létezését is feltételezni. A képekb®l adomináns folton kívül természetesen látszódnak egyéb kisméret¶ foltok is. Mivel afoltmodellezés során általában a szélességmeghatározás hibája a legnagyobb, egyolyan kétfoltos modellt alkalmaztunk, ahol a foltok szélességét az egyenlít®n rögzí-tettük. Az így kapott modellfoltok hosszúságkoordinátái jól egybeesnek a ténylegesfoltok hosszúságával, és területük összege megint csak egyezik a valóságos foltfe-dettséggel. A harmadik esetben a foltoknak mind a hat paraméterét illesztettük. Adomináns folt szélességére már közelebbi, de még mindig nagyobb értéket kaptunk.A hiba oka a jelenlev®, de �gyelembe nem vett apróbb foltok miatt, pontatlanulmeghatározott folttalan fényesség. A foltok összterülete a valóságosat most is jólközelítette.A foltmodellezéssel kapcsolatban elvégzett esettanulmányból sok fontos követ-keztetést vontunk le. Els®sorban a szélességmeghatározás hibája, valamint a változófolt�környezet kontraszt az, amitmás csillagok modellezésénél feltétlenül �gyelembekellene venni. Direkt összehasonlításokra a Napon kívül egyel®re nincs lehet®ség,azonban ahogy azt az 5.5. részben megmutatom a különböz® indirekt leképezésekösszehangolásával növelni lehet az egyes módszerek megbízhatóságát.



3. fejezetDoppler�leképezés
3.1. BevezetésA fotometriai észlelések során a felületi fényességeloszlás kétdimenziós jellegétaz integrális fényesség id®beli változásából lehet modellezni. Az inverz feladat meg-oldásához a Doppler-technika egy további információt is felhasznál, nevezetesen aszínképvonal alakjának id®beli változását. A módszer tulajdonképpen bármilyenfelületi inhomogenitás (pl. h®mérséklet, anyagi eloszlás, s®t legújabban csillagpul-zációs csomópontok) feltérképezésére alkalmas, feltéve, hogy az a vonal alakjátmegváltoztatja. A modellezés kiegészíthet® és pontosítható egyidej¶ fotometriaiadatok (kontinuum) illesztésével is.A dolgozatban található Doppler�leképz® alkalmazások J. Rice és K.G. Strass-meier (pl. Rice (1989), Rice & Strassmeier (1998)) által kifejlesztett TempMap pro-gram felhasználásával készültek, amely kés®i típusú csillagok h®mérséklet térképe-inek el®állítására alkalmas. A következ®kben a modellezéssel kapcsolatban leírtakazonban a Doppler�leképezés megközelítését®l függetlenül, általánosan igazak.3.2. Történeti áttekintésBabcock (1949), (1958) és Stibbs (1950) pekuliáris Ap csillagok mágneses terétmérve úgy találták, hogy a meg�gyelt mez® sok esetben periodikan irányt változ-tat, és bizonyos elnyelési színképvonalak ekvivalens szélessége, illetve a vonalakbólmeghatározható radiális sebesség is periodikusan változik. A jelenséget a ferde ro-tátor modellel magyarázták: a csillag mágneses tere dipólussal közelíthet®, de adipólus tengelye nem esik egybe a forgástengellyel. A tengely körüli forgás követ-keztében ezért a mágneses tér iránya a forgás periódusának megfelel®en változik.Egyes elemek a mágneses pólusok környékén feldúsulhatnak, így színképvonalaikekvivalens szélessége a rotáció periódusának megfelel®en változik.Deutsch (1958) a felszíni inhomogenitások feltérképezését harmonikus analízis-sel próbálta meg elvégezni. Egy vonal lokális ekvivalens szélességének1 gömbfelszínieloszlását � amely tulajdonképpen az anyag inhomogén eloszlására jellemz® �, va-lamint a radiális sebességet és mágneses teret gömbi harmonikusok sorozatával1A lokális ekvivalens szélesség alatt a csillagfelszín egy adott pontjáról származó vonal ekvi-valens szélességét értjük.



30 DOPPLER�LEKÉPEZÉSfejezte ki. A mért mennyiségek id®beli változásának Fourier-komponensei és a fel-színi eloszlás együtthatói között egy egyenletrendszert állított fel, amelyet alacsonyfokszámra analitikusan meg tudott oldani. A módszer így csak a nagylépték¶ tér-beli változások meghatározására volt alkalmas (lásd a 3.1. ábrát). Ráadásul míga monokromatikus intenzitás összeadható mennyiség, az ekvivalens szélesség nemaz.

3.1. ábra. Az els® Doppler�térkép: a lokális ekvivalens szélesség eloszlása a HD 125248-on. A szaggatott, illetve folytonos vonalak két különböz® elemcsoportra vonatkoznak. A+ és � jel a mágneses dipóltengelyt jelöli. (Deutsch (1958))A vonalak alakváltozásában rejl® információt els®ként Falk & Wehlau (1974)használta fel a modellezéshez. Deutsch egyenletrendszerét a vonal egyes frekvencia-tartományaira írták fel. Ezzel nagyobb térbeli felbontást érthettek volna el, azon-ban az egyenletrendszert az analitikus megoldhatóság végett alacsony fokszámúegyütthatókra kellett korlátozniuk, így továbbra is csak a térbeli eloszlás kisfrek-venciás komponenseit tudták feltérképezni. További hátrány volt, hogy a lokálisvonalpro�lt2 irreálisan, konstans Gauss-pro�llal közelítették.Khokhlova & Ryabchikova (1975) felismerte, hogy az inverz feladat sikeres meg-oldásához a vonalalak változását is fel kell használni. A lokális vonalpro�lt mármodellatmoszférából, spektrumszintézissel számították ki. Megoldási módként a"próba és hiba" ("trial and error") technikát alkalmazták. Ennek lényege, hogyegy tetsz®legesen felvett felszíni eloszlást lépésr®l lépésre addig változtatnak, amíga direkt feladat megoldásaként kapott vonalpro�lok a mért értékekt®l egy adotthibahatáron belül térnek csak el.A 70-es évek végén a fotoelektromos detektorok megjelenése a spektroszkópiá-ban felgyorsította a Doppler�leképezés fejl®dését.A Doppler�leképezést eddig csak Ap csillagokon anyagi inhomogenitások feltér-képezésére használták. Kés®i típusú csillagra (HR 1099) els® ízben Vogt & Penrod(1983) alkalmazta, szintén a "próba és hiba" technikával. A módszer elnevezésére2A lokális vonalpro�lt a csillagfelszín tetsz®leges pontján értelmezzük a H(�) = I�Ic szerint,azaz a vonalon belüli monokromatikus intenzitás és az extrapolált kontinuum intenzitásánakhányadosaként. A vonalalakot szokás még az R(�) vonalmélységgel is megadni. Például a lokálisvonalalakra R(�) = 1�H(�).



3.2. Történeti áttekintés 31®k vezették be a Doppler�leképezés (Doppler Imaging) kifejezést. A vonalpro�lváltozásának okát nem az anomális elemgyakoriságú területekre, hanem a kör-nyezetüknél hidegebb foltokra vezették vissza. A spektroszkópiai adatok mellettszimultán, széles sávú fotometriai meg�gyeléseket is felhasználtak.A "próba és hiba" módszer hátránya, hogy az illesztés eredményességének meg-ítélése szubjektív, sikere nagyban függ a jól megválasztott kiindulási eloszlástól.Emellett id®igényes, eltér® eloszlások azonos min®ség¶ illesztést eredményezhet-nek, és a feladat megoldása nem egyértelm¶.Goncharski et al. (1977), (1982) numerikus kódot dolgozott ki, a próba és hibatechnikát felváltandó, a modell automatikus illesztésére. A vonalpro�l számításáraanalitikus közelítéssel élt. Az illesztés egyértelm¶vé tétele érdekében a Tikhonov�féle (pl. Tikhonov & Arsenin (1972)) regularizációs algoritmust alkalmazta, amelya legjobban illeszked® Doppler�térképek közül a legsimábbat (legkisebb gradien-s¶t) választotta ki. Goncharski módszerének alkalmazására Ap csillagok lokálisekvivalens szélesség eloszlásának vizsgálatánál került sor (pl. Rice et al. (1981),Khokhlova et al. (1986)).Vogt et al. (1987) cikkükben programjuk továbbfejlesztett változatát átfogótesztsorozat keretében ismertették. A problémát linearizálták, vagyis a képet ésaz adatsort egy transzformációs mátrix-szal kapcsolták össze. A mátrix nem in-vertálható, az egyenlet további megszorítás nélkül nem oldható meg. A mátrixe-gyenletet Skilling & Bryan (1984) által kidolgozott, úgynevezett maximum ent-rópia kép-rekonstrukcióval oldották meg, amely a szóba jöhet® megoldások közüla legegyszer¶bb kon�gurációt választotta ki. A linearizálás elvégezhet®ségéhez alokális vonalalakot h®mérséklett®l függetlenül állandónak vették. A 3.5.1. részbenlátni fogjuk, hogy ez nem igazán jó megközelítés és célszer¶ a lokális vonalalakh®mérséklet�függ® viselkedését pontosan �gyelembe venni.Rice et al. (1989) szintén tesztsorozaton keresztül mutatták be, hogy � különö-sen alacsony inklinációk esetén � az egyenlít® környékén, illetve az alatt a széles-ség meghatározásának hibája a Doppler�leképzés bels® tulajdonsága. Rice (1991),valamint t®le függetlenül Piskunov & Wehlau (1990b) az úgynevezett Minnaert�közelítés (lásd a 3.5. részt) helyett a lokális vonalpro�lt LTE modellatmoszférából,spektrumszintézissel számította ki. Ezzel lehet®vé vált a lokális ekvivalens szélességhelyett az elemgyakoriság eloszlásának direkt módon történ® meghatározása.A következ® években több csoport is kifejleszetett Doppler�leképz® kódot. Atechnikát Ap csillagok mellett egyre szélesebb körben alkalmazták kés®i típusúcsillagokra is. Collier Cameron a Doppler�térképek pixelértékeihez a h®mérséklethelyett a folt kitöltési tényez®t rendelte (Cameron (1992)). Jankov & Foing (1992)cikkében a Vogt & Penrod (1987) linearizált megoldási módszer továbbfejlesztésé-nek átfogó matematikai analízisét találjuk.Vicent et al. (1993) Doppler�kódot fejlesztettek ki aktív fedési változók kom-ponenseinek feltéképezésére. A csillagfedés által szolgáltatott információ beépítésea kódba további megszorításokat adott. Itt ez különösen fontos, mivel a � fedésb®lered®en � a forgástengelyeknek nagy inklinációja van. A nagy inklináció miatt amegoldás egyéb módszerekkel feloldhatatlan észak-déli szimmetriától szenved. Amegbízható modellezéshez ugyanakkor a mérések megfelel® fázislefedettségére és apályaelemek nagypontosságú ismeretére volt szükség.Kürster (1993) a rádiócsillagászatból ismert CLEAN algoritmus alkalmazásával



32 DOPPLER�LEKÉPEZÉSdolgozott ki két h®mérsékletkomponens¶ modellt magábafoglaló iteratív kódot ésalkalmazta azt az AB Doradus, kés®i típusú f®sorozati csillagra (Kürster et al.(1994)). Kimutatta, hogy a megoldási módszert®l függetlenül a Doppler�leképezésa foltok geometriai paramétereit és alakját hatékonyan adja vissza, míg a foltokh®mérséklet kontrasztját csak jóval nagyobb bizonytalansággal.A különböz® megközelítések összehasonlításuk során ugyanazon bemeneti adat-sorra megnyugtatóan hasonló eredményeket adtak (Strassmeier et al. (1991)).Berdyugina (1998) az úgynevezett Occamian�féle megközelítést alkalmazta. Re-gularizáló függvény felhasználása nélkül, lényegében a szinguláris elem dekompo-zíció módszeréhez hasonlóan oldotta meg a linearizált problémát.A nagy felbontású spektroszkópia fejl®désével lehet®vé vált a mágneses Stokes�paraméterek modellezése, ezzel mágneses térképek el®állítása is (pl. Semel (1989),Brown et al. (1991), Donati et al. (1992)). A módszert Zeeman Doppler�leképezésnek(Zeeman Doppler Imaging = ZDI) nevezték el. Eltér® megközelítéssel Piskunov(1998) és csoportja is egy mágneses Doppler�kód kifejlesztésén és tesztelésén dol-gozik.3.3. A direkt feladat megoldása3.3.1. Rotációs vonalpro�lA csillagok színképvonalai a tengely körüli forgás következtében kiszélesednek.Abban a jobbsodrású koordináta�rendszerben, ahol az y tengely a csillag forgás-tengelyével egybesik és a z tengely a csillagból kifelé, a meg�gyel®t a csillag közép-pontjával összeköt® egyenes mentén helyezkedik el, a meg�gyel®höz képest egyenl®radiális sebesség¶ tartományok a csillagon a forgástengely vetületével párhuzamosegyenesek (sávok3) mentén találhatóak. A felszín egy-egy pontjához tartozó lokálisvonalpro�l a ponthoz tartozó radiális sebességnek megfelel®�� Doppler�eltolódástszenved, amely így csak a forgástengely vetületét®l való x koordináta függvénye:�� = �c
 sin ic x = �cv sin ic xR = ��D xR; (3.1)ahol 
 a csillag szögsebessége, R a sugara, �c a vonal közepéhez tartozó hul-lámhossz, i a csillag forgástengelyének a meg�gyel® irányával bezárt szöge (= ink-lináció), v az egyenlít®i forgássebesség, ��D a vonal teljes Doppler kiszélesedése,c pedig a fénysebesség. A rotációsan kiszélesedett vonal így � a forgás egy adottfázisában � a csillag felszínének egydimenziós vetületeként fogható fel.Amennyiben a felszín inhomogenitásoktól mentes, a meg�gyelhet® vonalalaktisztán a H(�) lokális vonalpro�l és az úgynevezett G(�) rotációs pro�l konvolúci-ójaként írható fel (Gray (1992)):F�Fc = Z +1�1 H(����)G(��) d�� = H(�) �G(�);3A sávok lényegében a mér®rendszer egy pixelnyi sebességintervallumának felelnek meg.



3.3. A direkt feladat megoldása 33ahol G(��), lineáris szélsötétedést feltételezve:G(��) = c1 "1� ����D �2#1=2 + c2 "1� ����D �2# (3.2)c1 és c2 a lineáris szélsötétedési együtthatót is magukba foglaló konstansok.3.3.2. Hideg foltok hatása a vonalalakraA csillag felszínén a környezetüknél hidegebb foltok a rotációsan kiszélesedettvonalon fényes kitüremkedést okoznak. A 3.2. ábra ennek okát magyarázza. Az Ajel¶ folt nélkül F0 monokromatikus, tisztán rotációsan kiszélesedett �uxust mér-nénk Fc0 kontinuum szinttel. A foltnak megfelel® terület járuléka, a pozíciójábóladódó Doppler�eltolódással, Ff lenne FCf kontinuumszinttel. Feltételezve, hogy afolt tökéletesen fekete (az innen érkez® �uxus nulla), a folttal borított csillagrólmérhet® Fm �uxus a fenti két �uxus különbsége lesz, amely a foltnak megfelel® he-lyen fényes kidudorodást okoz. A csillag forgása miatt ez a kidudorodás végigvonula színképvonalon.Ez a következtetés igaz akkor is, ha a folt nem tökéletesen fekete, de környeze-téhez képest elég hideg, hiszen például a feketetest�közelítéssel élve a kisugárzott�uxus a h®mérséklet 4. hatványával arányosan csökken. A folt járuléka ugyan nemnulla, de a fotoszférához képest csekély.A meg�gyelhet® � az új kontinuumra normált � vonalalak a következ® képletteladható meg (Cameron (1992)):Rm(�) = F0(�)� Ff(�)FC0 � FCf : (3.3)A folt miatt hiányzó vonaljárulék ekvivalens szélessége:Wf = Z +1�1 �1� Ff(�)FCf � d�; (3.4)amelyb®l a folt okozta torzulás a meg�gyelhet® vonalban ennek a mennyiségnekaz új kontinuumszintre való átskálázásával kapható:Wdudor = FCfFC0 � FCfWf : (3.5)A deformáció nagysága adott hullámhosszon (szintén az új kontinuumszint egy-ségében): Rdudor = FCf � Ff (�)FC0 � FCf : (3.6)
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3.2. ábra. Az ábra a hideg folt miatti vonalalak torzulást szemlélteti. A folttalan csil-lag F0 monokromatikus �uxusából levonva a folttalan csillag A területnek megfelel® Ffjárulékát, a folttal borított csillag Fm monokromatikus �uxuseloszlást kapjuk, amely afolt megfelel® pozíciójában fényes kidudorodást okoz. FC0, FCf , FCm az egyes összetev®kkontinuumszintjeit jelöli. Az azonos radiális sebesség¶ pontok (a forgástengely látóirányúvetületével párhuzamos egyenesek mentén) a színkép azonos hullámhosszúságú pontjai-hoz adnak járulékot. A gömbön szélességi és hosszúsági körök 15�-onként helyezkednekel. Az ábrához tartozó vonalpro�lokat a direkt feladat elvégzésére alkalmas forward pro-grammal számítottam (a program leírását lásd a 3.8. részben).3.3.3. A foltok kétdimenziós leképzéseAz egyedi színképfelvételek a csillag felszínének egydimenziós vetületeit adják.Ahhoz, hogy a foltok elhelyezkedésének kétdimenziós jellegér®l információt sze-rezzünk, színképfelvételek sorozatára van szükségünk. Egy folt helyezetének (elvi)meghatározását a 3.3 ábrán kísérhetjük nyomon. Az észak-déli szimmetria miattitükröz®dési e�ektus csökkenthet® ugyan nagyobb lefedettséggel, de teljesen nemszüntethet® meg. Kisebb inklinációkra a tükröz®dés természetesen kisebb hatású,de növekv® inklinációk esetén a Doppler�térképek értelmezésénél �gyelembe kellvenni. A 3.3c. ábrán látható, hogy az egyenl® sebesség¶ intervallumok metszete-inek nagysága és alakja a szélességgel változik, így az egyenlít®i tartományokban



3.3. A direkt feladat megoldása 35nagyobbak és a szélesség irányában megnyúltak (Jankov & Foing (1992)). A 3.3c.ábra szerint az itt lév® foltok szélességének meghatározása a csillag pereme menténtörténne, azonban itt egyrészt közrejátszik a szélsötétedés, másrészt a színképvo-nal meredekebb szárnyain, amelyek tulajdonképpen az egyenlít® környéki peremekleképzései, a zajszintre való érzékenység is nagyobb. A pólusok irányában a folt po-zíciójának meghatározhatósága javul. A "déli" pólus felé lév® foltok azonban egyrekisebb látszó ívszakaszt futnak be, detektálásuk ezért bizonytalan (és a tükröz®-dési e�ektus miatt jó okunk van kételkedni valódiságukban). "Észak" felé haladvaa szubobszerver4 szélesség átlépésével elérjük a cirkumpoláris tartományt. Az ittelhelyezked® alakzatok a meg�gyelés összes színképvonalaiban � a vonal magjáhozközel � jelen vannak. A fotometriához hasonlóan a forgásban invariáns részekr®l(poláris sapka, vagy esetleg forgásszimmetrikus gy¶r¶) csak abban az esetben sze-rezhetünk tudomást, ha pontosan ismerjük a tisztán fotoszférikus vonalalakot (vö.folttalan fényesség, a 2.4 rész).A 3.4 ábrán két különböz® szélességen elhelyezked®, azonos paraméter¶ foltvonalalakra gyakorolt hatását lehet a forgás egyes fázisaiban nyomon követni. Lát-ható, hogy a magasabb szélességen lev® folt a vonal magjához közelebb jelenikmeg és a látómez® közepére érve az alacsonyabban lev® folthoz képest kisebb kidu-dorodást okoz. Alacsonyabb szélességeken elhelyezked® foltok már a színképvonalszélein is megjelennek, a színképvonalon gyorsabban átvonulnak, és a látómez®közepén nagyobb amplitúdójú deformációt okoznak.3.3.4. A vonalalak számításaEgy f(M) felszíni inhomogenitáseloszlásból a ' forgási fázisban meg�gyelhet®vonalalak modellezése, az R�calc, a lokális vonalpro�lok (illetve lokális kontinuumok)felszíni integráljaként fejezhet® ki:R�calc(�; ') = RR ICS(M; �)R[M; �; �+��D(M;')] cos � dMRR ICS(M; �) cos � dM ; (3.7)ahol M a dM in�nitezimálisan kicsi felület pozíciója (hosszúság és szélesség) acsillag felszínén, � polárszög az M pont és a meg�gyel®t a csillag középpontjávalösszeköt® egyenes által bezárt szög, ICS a lokális kontinuum intenzitás, R pediga lokális vonalalak az M pontban (Piskunov & Rice (1993)). A lokális vonala-lak az adott elem lokális elemgyakoriságának, a vonalszélesít® mechanizmusoknak,illetve az atmoszféra szerkezetének függvényei, míg a lokális kontinuumszint a lo-kális felszíni fényességé, amely magában foglalja a peremsötétedést és a felszíniinhomogenitásokat is (lásd a 3.5. részt). Az f(M) képparaméterek Ap csillagokraaz elemgyakoriság értékek, kés®i típusú csillagokra a felszíni fényességeloszlásra (=lokális kontinuumszint; a kontinuumszint változása az Ap csillagok kémiai inho-mogenitásaiban elhanyagolható) jellemz® érték.A (3.7.) egyenlet numerikus számításakor kérdéses a felosztás s¶r¶ségének meg-választása. Ha a felületelemek túl nagyok, akkor az egymás melletti elemekhez4A meg�gyel®t a csillag középpontjával összeköt® szakasz csillagfelszíni döféspontja által kije-l®lt szélesség.
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(c)3.3. ábra. Az (a) és (b) ábrák az egyenl® radiális sebesség¶ öveket mutatják 0.25és 0.5 rotációs fázisra, Mercator vetületben, 45� (a) és 80�-os (b) inklinációk esetén. Asávok alsó, szinuszoidális burkológörbéje a látszó csillagfelszín peremét jelöli. Az árnyékolttartomány az a sáv, ahol a folt az els® felvétel során tartózkodik, a sávozott tartománypedig az, ahol a második alkalommal. A tartományok metszete a folt helyzetét adja meg.A (b) ábrán az is látható, hogy nagy inklinációk esetén az úgynevezett "tükröz®désie�ektus" lép fel, azaz a folt pozíciójára az északi és déli félgömb közel azonos valószín¶ség¶(az egyenl® radiális sebesség¶ sávok két helyen metszik egymást, ezért a program a folt"felét" az északi, másik "felét" a déli félgömbre helyezi). A (c) ábra hasonló a (a)-hoz: 45�-os inklináció esetén az egyenl® sebesség¶ intervallumok hálózatát mutatja, nyolcegyenletesen elosztott fázisban. (Unruh (1994))rendelt Doppler�sebességek különbsége túl nagy lesz (különösen gyors forgású csil-lagok esetén) és a csillag peremének vetülete is er®sen torzulni fog. A felosztás s¶-r¶ségének növelésével viszont a számítási id® nagyon megnövekszik. Az optimálisrácsméret kiválasztásánál természetesen �gyelembe kell még venni a fázislefedett-séget és a spektrális felbontást is.3.4. Az inverz feladat megoldásaA bemeneti adatokat egy R�obs(�; ') színképsorozat alkotja. Az inverz feladatmegoldása során az E = �2(f) + �Sr(f); (3.8)hibafüggvényt kell minimalizálni, ahol
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3.4. ábra. A ábrasorozatok a foltpozíció és a vonalalak deformációja közötti kapcsolatotszemléltetik. A rotációs fázis balról jobbra növekszik. A fels® két sorozat egy magasabb,az alsó kett® pedig egy alacsonyabb szélességen elhelyezked® foltot mutat. A folt általdeformált, kontinuumra normált színképvonal mellett (folytonos vonalak), összehasonlít-hatóság céljából, minden esetben a kontinuumra normált, folttalan csillag színképvonala(szaggatott vonalak) is látható. A szimulációk szintén a forward programmal készülteka Ca i 6439.075 Å vonalra. A mikroturbulencia � = 1kms , a nehézségi gyorsulás logarit-musa log g = 3:0 volt. A folt környezetéhez képest �T = 1200 K-nel hidegebb. Átmér®jemindkét esetben  = 35�, szélességkoordinátája a fels® sorozatnál � = 62:5�, az alsó so-rozatnál � = 17:5�. A szélességi és hosszúsági körök a 3.2. ábrával megegyez® s¶r¶séggellettek felrajzolva.
�2(f) =X' X� �R�calc(�; ')� R�obs(�; ')��;' �2az illesztés jóságát leíró �2 statisztika. Sajnos a véges jel/zaj viszony miatta �2 egyszer¶ minimalizálása nem ad egyértelm¶ megfeleltetést az adatsor ésa Doppler�térkép között. A véges jel/zaj viszony mellett a ritka fázislefedettségis problémát okoz. Az � Lagrange�együtthatóval bevezetett Sr(f) regularizációsfüggvény a megoldás egyértelm¶ségéért felel®s. Jó fázislefedettség¶, nagy jel/zajviszonyú adatsor megfelel®en egyértelm¶vé teszi a megoldást ahhoz, hogy � értékene befolyásolja a végeredményt (ilyenkor � 0-hoz közeli érték lehet).



38 DOPPLER�LEKÉPEZÉSA gyakorlatban kétféle regularizációs függvényt alkalmaznak:vagy a Tikhonov (1972) féle gradiensfüggvényt:Sr(f) = Z rf(M) dM; (3.9)vagy az entrópiát: Sr(f) = � Z f(M) ln f(M) dM: (3.10)A kétféle függvény használata a megfelel® fázislefedettség és jel/zaj viszonyesetén nagyon hasonló eredményt ad (Piskunov et al. (1990a)). Míg a Tikhonov(gradiens) függvény minimalizálásával a legsimább eloszlást részesítjük el®nyben,az entrópia maximalizálásával elérhet®, hogy az egyes képelemek közötti korrelációcsak akkora legyen, amekkorát az adatsor ténylegesen megkövetel (ellentétben aTikhonov�függvény alkalmazásával, itt a megoldással nem kerül be extra informá-ció). A maximum entrópia módszer ezzel konzisztens módon biztosítja a lehetségesmegoldások közül a legvalószín¶bb kiválasztását (Skilling & Bryan (1984)). A (3.8.)függvény TempMap-en belüli minimalizálásáról lásd a 3.8. részt.3.5. A lokális vonalpro�l számításaA (3.7.) egyenlet (azaz a (3.8.) hibafüggvény, illetve a (3.18.) gradiensfüggvény)kiszámításához a csillag felszínének minden egyes pontjában pontosan ismerni kella lokális vonalalakot és kontinuumszintet, illetve azok különböz® �zikai paraméte-rekt®l való függését. A lokális vonalalak meghatározására a következ® módszereketterjedtek el:� Gauss�pro�lA vonalalak legegyszer¶bb és legkevésbé precíz közelítése. Csak a legkorábbialkalmazásoknál fordult el®, manapság már nem alkalmazzák.� A Minnaert�közelítésSzintén csak történeti okokból érdekes. A lokális vonalpro�l kiszámításáraMinnaert (1935) közelít® egyenleteket dolgozott ki. Az algebrai közelítéspontatlanságát ellensúlyozta, hogy a (3.8.) hibafüggvény gradiense a (3.18.)egyenlet helyett analitikusan volt számítható. Ezzel az inverz feladatot gyor-san lehetett megoldani nagyteljesítmény¶ számítógépek nélkül is (Rice (1989)).� Referenciacsillag�pro�lAz inverz feladat megoldásához a lokális vonalalakot különböz® h®mérsékle-teken és csillagfelszíni pozíciókban egy referenciacsillag adott színképvonalá-ból el®re kiszámítják és egy tömbben tárolják. A referenciacsillagnak lehe-t®leg egy fényes, a kérdéses csillaghoz közeli spektráltípusú csillagot válasz-tanak. Az ekvivalens szélességnek és a lokális kontinuumszintnek a h®mér-séklet és szélsötétedés miatti változását kontinuumszint újranormálásával,illetve lineáris, vagy kvadratikus szélsötétedési függvénnyel való szorzással



3.5. A lokális vonalpro�l számítása 39veszik �gyelembe. Ennek a módszernek az az el®nye, hogy a vonalalakot be-folyásoló esetleg ismeretlen, vagy rosszul ismert blendeket (a f® térképez®vonal melletti gyengébb vonalakat) automatikusan �gyelembe veszi. Ilyeneklehetnek például a hidegebb foltokban nagyobb er®sséggel megjelen® mole-kulasávok. Ezért, ha a folth®mérsékletekre egyéb módszerekb®l már közelít®értékeink vannak, ezeken a h®mérsékleteken a lokális vonalalak meghatározá-sához célszer¶ a folth®mérsékletekhez közeli h®mérséklet¶ referenciacsillagotválasztani.� Teljes LTE spektrum szintézisJelenleg a leggyakrabban alkalmazott módszer a lokális vonalpro�l és kon-tinuumszint számítására. A számításhoz az intenzitásváltozást leíró radiatívtranszferegyenletetcos �dI(M; �; �; ��)d�� = I(M; �; �; ��)� S(M;�; ��) (3.11)kell numerikusan megoldani a vonal és a kontinuumsugárzásra külön-külön.Itt � ésM megegyezik a (3.7.) egyenletben használtakkal. �� az optikai mély-ség, S(M;�; ��) a forrásfüggvény. A keresett mennyiségek a felszíni Ic(M; �)és a I(M; �; �; �� = 0) kontinuum és vonal intenzitásértékek. A TempMap pro-gram is ezen a módon határozza meg a lokális vonalalakot a 3.8. részbenvázolt mód szerint.A vonalalakot egyéb �zikai mennyiségek is befolyásolják. A következ® kvalita-tív leírásokkal a modellezésnél �gyelembe vett paraméterek vonalalakra gyakorolthatását szeretném bemutatni (a részletesebb �zikai tanulmányozás túlmutatna adolgozat célkit¶zésein). A szimulációkat a forward programmal készítettem. Azeredmények nem tisztán a lokális vonalpro�lt mutatják, hanem egy konstans h®-mérséklet¶ gömbfelszínre vett integrálját. A szélsötétedés miatt ez kissé el fog térnia valódi lokális vonaltól. Feltehetjük azonban, hogy a vizsgált �zikai mennyiségekszélsötétedést®l függetlenek, így azok hatásai a tényleges lokális vonalalakra hason-lók lennének. A Napot leszámítva, a térbeli felbontás hiánya miatt a valóságban aszámított és mért vonalalak összehasonlítása egyébként is csak integrális mennyi-ségeken (�uxusokon) keresztül lehetséges.Az egyes vonalak különböz®képpen viselkednek a paramétertér változásaivalszemben. Relatív er®sségeik aránya egymáshoz képest is változik, amely tulajdon-ságot egyéb �zikai mennyiségekkel (pl. h®mérséklet, nyomás stb.) korreláltatva éskalibrálva a paraméterek értékének meghatározására lehet felhasználni (pl. Strass-meier & Fekel (1990)).3.5.1. H®mérsékletfüggésEgy vonal er®sségének (ekvivalens szélességének) h®mérsékletfügg® viselkedé-sét alapvet®en a Bolzmann� és a Saha�egyenletek szabják meg. A Bolzmann�statisztika szerint a h®mérséklet növekedésével a vonaler®sség exponenciális növe-kedésére lehet számítani. A ionizációs potenciál átlépésével azonban az adott elemionizálódik és a Saha�egyenletnek � amely a különböz® ionizációs állapotban lev®ionok számarányát adja meg � megfelel®en a vonalat létrehozó ionok (atomok)
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3.5. ábra. Az ábra a 6410 Å körüli tartomány Doppler�leképezésben használt szín-képvonalainak e�ektív h®mérséklett®l való függését mutatja. A h®mérséklet�tartományjellemz® az aktív csillagok fotoszférikus és folth®mérsékleteire. A f® ábrán a vonalalak vál-tozását kísérhetjük nyomon három különböz® h®mérsékletértékre, míg középen az egyesvonalak ekvivalens szélességének h®mérséklet szerinti függését láthatjuk. Itt fontos meg-jegyezni, hogy az egyes h®mérsékletekhez tartozó vonalak az aktuális kontinuumszintrevannak normálva: a 4000 K-hez tartozó kontinuumszint csupán � 15%-a a 6000 K-hez tartozónak. A számítások során a mikroturbulencia � = 2kms , a makroturbulencia�RT = 4kms , a nehézségi gyorsulás logaritmusa log g = 3:0 volt. A jobb láthatóság ked-véért egy v sin i = 40kms rotációs kiszélesedést is alkalmaztam. Az elemgyakoriság a Naplegfrissebb elemgyakoriság értékeinek felel meg.
száma csökken, így csökken a vonaler®sség is. Ez a tendencia �gyelhet® meg a 3.5.ábrán is a vasvonalaknál, ahol a h®mérséklet növelésével egy ideig növekszik azekvivalens szélesség, majd � vonaltól függ®en � 4000 K körül ismét csökkeni kezd.Az er®sebb kalcium�vonal ekvivalens szélessége is határozott csökkenést mutat anövekv® h®mérsékletek irányában. Mivel a kalcium gerjesztési potenciálja a bemu-tatott többi vonalénál jóval alacsonyabban van a függvény maximumát nem látjuk(a kalcium egyébként az átlagos fotoszférikus h®mérsékleteken csaknem teljesenionizált állapotban van). Bár a kalcium�vonal viselkedésére felvázolt kép helyes,a ténylegesen mérhet® ekvivalens szélességértékek 5000 K alatt kisebbek a mo-dellezésb®l kapottakhoz képest. Ez származhat abból, hogy az er®s kalcium�vonalmagja a kromoszférikus tartományokban keletkezhet, ahol nem teljesen helytállóa lokális termodinamikai egyensúly feltételezése. A magot kromoszférikus emissziótöltheti ki, ami csökkenti az ekvivalens szélességet. Egy másik ok lehet, hogy alacso-nyabb h®mérsékleten a �gyelembe nem vett molekulák egyre nagyobb kontinuumopacitást okoznak. Szerencsére alacsonyabb h®mérsékletek felé a kontinuum szintgyorsan csökken, ezért kisebb a nem megfelel® modellezés miatti hiba járuléka is.Mindenesetre látható, hogy vonalalakok a h®mérséklet függvényében a legkevésbésem mondhatók állandónak.



3.5. A lokális vonalpro�l számítása 413.5.2. Atomi paraméterek

3.6. ábra. Az ábra az er®s kalcium� és egy gyengébb vasvonal log gf szerinti függésétmutatja. A log gf értékét a 3.1. táblázatban megadott alapértékhez képest �40%-kalváltoztattam. Az ábra szerkezete a 3.5 ábrához hasonló. A modellezés során az e�ektívh®mérséklet 4800 K volt. Egyéb paraméterek megegyeznek a 3.5. ábránál használtakkal.Az általam használt térképez® vonalak atomi paramétereit a 3.1. táblázat fog-lalja össze. Ezeknek a vonalaknak a léte és elhelyezkedése a spektrumban jól is-mert például a Nap színképéb®l is. A gerjesztési potenciálok laboratóriumban igenpontosan mérhet®ek. Más a helyzet az oszcillátorer®sségekkel (átmeneti valószí-n¶ségekkel). Az oszcillátorer®sség is a vonal er®sségét meghatározó paraméter.Általában számításokkal csak nagyságrendi bizonytalansággal határozhatók meg.Pontosabb értékekekhez pl. a Nap, vagy az Arcturus nagyfelbontású színképéheztörtén® illesztéssel lehet jutni, ami viszont az elemgyakoriság�eloszlás pontos is-meretét feltételezi (a két mennyiség között er®s korreláció van). Legpontosabbanezt a mennyiséget is laboratóriumi mérésekkel lehet meghatározni. Oszcillátorer®s-ség értékek forrásaként Fuhr et al. (1988), Thévenin (1989, 1990) cikkeit, illetveKurucz�féle (1993) CD-ROM adatbázist érdemes megemlíteni.A gyakorlatban, a Doppler�leképezés során gyakran szükség van a log gf érté-kek "�nomhangolására" a legjobb illesztés eléréséhez. A változtatásokra leginkábba f®vonal melleti gyengébb blendek esetében van szükség (lásd kés®bb). H®mérsék-letérzékeny vonalaknál a log gf kis hibáját (5-10%) a leképez® program kompen-zálni képes az átlagh®mérséklet olyan irányú változtatásával, hogy a modellezettés a meg�gyelt ekvivalens szélességek azonosak legyenek (Strassmeier (1993a)).Az ekkora hibák tehát nem fedhet®k fel, az ennél nagyobbak azonban nyilvánvalóillesztési eltérésekben jelentkeznek. A 3.6. ábra a log gf és a vonalalak, illetve ek-vivalens szélesség értékek közötti kapcsolatot mutatja Ca i 6439.075 Å és az Fe i6430.844 Å vonalakra. A vasvonal ugyanolyan mérték¶ változtatása nagyobb vál-tozást okozott a vonalalakban és ekvivalens szélességben. Ez azért lehet, mert, bára vasvonal oszcillátorer®ssége kisebb a kalciuménál, elemgyakorisága a Napban kb.20-szorosa a kalcium elemgyakoriságának.



42 DOPPLER�LEKÉPEZÉSElem Hullámhossz (Å) log gf � (eV) EWNap (mÅ)Ca i 6439.075 +0.470 2.526 156Fe i+Fe i 6400.000 �0.520 3.603 1816400.314 �3.897 0.915 46Fe i 6411.647 �0.820 3.654 129Fe i 6393.602 �1.620 2.433 117Fe i 6430.844 �2.006 2.176 1063.1. táblázat. Doppler�leképz® f®vonalak atomi paraméterei. Az els® oszlop az elemetés ionizációs állapotát adja meg ( i = neutrális). A második oszlop a vonalak hullám-hosszát, harmadik az átmeneti valószín¶séget jellemz® log gf értékeket a negyedik pe-dig a gerjesztési potenciálokat tartalmazza. Az értékek Kurucz�féle (1993) vonallistábólszármaznak. Az utolsó oszlopban tájékoztató jelleggel a vonalak Nap spektrumában mértekvivalens szélességeit tüntettem fel (Moore et al. (1966) alapján).3.5.3. Nehézségi gyorsulás

3.7. ábra. Különböz® er®sség¶ vonalak nyomásfügg® (nehézségigyorsulás�függ®) vi-selkedése (b®vebben lásd a szövegben). A modellezéshez használt bemen® paramétereka 3.6. ábránál használtakkal azonosak, illetve a log gf értékek a 3.1. táblázat szerintiek.A gyenge Fe ii 6432.680 Å vasvonal atomi paraméterei: log gf = �3:740, � = 2:891.A nehézségi gyorsulás a csillagban uralkodó gáz- (Pg � konstans g 23 ), illetveelektronnyomást (Pe � konstans g 13 ) határozza meg. A nyomás változására avonalak er®sségükt®l, ionizációs állapotuktól függ®en különböz®képpen viselked-nek. A 3.7. ábrán erre láthatunk példákat. A gyenge vonalak ekvivalens szélességeáltalában a nyomás növekedésének hatására csökken (Fe ii 6432.680 Å). A köze-pesen er®s Fe i 6430.844 Å vasvonal ekvivalens szélessége és a vonal szárnya csakkevéssé változik. Az er®sebb kalcium�vonal nyomásfüggése többek közt a vonalszárnyainak kiszélesedésében és ezzel együtt az ekvivalens szélesség növekedésébennyilvánul meg.



3.5. A lokális vonalpro�l számítása 433.5.4. ElemgyakoriságZ Elem logA Z Elem logA Z Elem logA Z Elem logA1 H 12.00 2 He (11.00) 3 Li 1.16 4 Be 1.155 B 2.60 6 C 8.60 7 N 8.00 8 O 8.939 F 4.56 10 Ne (8.1) 11 Na 6.33 12 Mg 7.5813 Al 6.47 14 Si 7.55 15 P 5.45 16 S 7.2117 Cl 5.5 18 Ar (6.56) 19 K 5.12 20 Ca 6.3621 Sc 3.10 22 Ti 4.99 23 V 4.00 24 Cr 5.6725 Mn 5.39 26 Fe 7.67 27 Co 4.92 28 Ni 6.2529 Cu 4.21 30 Zn 4.60 31 Ga 2.88 32 Ge 3.4133 As 2.37 34 Se 3.35 35 Br 2.63 36 Kr 3.2337 Rb 2.60 38 Sr 2.90 39 Y 2.24 40 Zr 2.6041 Nb 1.42 42 Mo 1.92 43 Tc ... 44 Ru 1.8445 Rh 1.12 46 Pd 1.69 47 Ag 0.94 48 Cd 1.8649 In 1.66 50 Sn 2.0 51 Sb 1.0 52 Te 2.2453 I 1.51 54 Xe 2.59 55 Cs 1.12 56 Ba 2.1357 La 1.22 58 Ce 1.55 59 Pr 0.71 60 Nd 1.5061 Pm ... 62 Sm 1.00 63 Eu 0.51 64 Gd 1.1265 Tb 0 66 Dy 1.1 67 Ho 0.26 68 Er 0.9369 Tm 0.0 70 Yb 1.08 71 Lu 0.76 72 Hf 0.8873 Ta 0.13 74 W 1.11 75 Re 0.27 76 Os 1.4577 Ir 1.35 78 Pt 1.8 79 Au 1.01 80 Hg 1.0981 Tl 0.9 82 Pb 1.85 83 Bi 0.71 90 Th 0.1292 U 03.2. táblázat. A napspektrumra illesztett modellszínképb®l kapott elemgyakoriságok.A Z a rendszámot jelöli. A logA hibája a gyakoribb elemekre � 0:1 � 0:2 dex. Azzárójeles értékeket meteoritok összetételének vizsgálatából nyerték. (Grevesse & Anders(1992) nyomán)Egy adott elem elemgyakorisága az egységnyi térfogatban lev® hidrogénre vo-natkoztatott részecskeszámot jelenti. Az elemgyakoriság növelésével a vonal ekvi-valens szélességének növekedése várható. A két mennyiség közötti kapcsolatot azúgynevezett növekedési görbével szokták jellemezni. A 3.8. ábrán Ca i 6439.075 Å ésa Fe i 6430.844 Å vonalakra számított növekedési görbék láthatók. A növekedésigörbéknek három szakasza van (A, B, C). Az A szakaszon az ekvivalens szélességegyenesen arányos az elemgyakorisággal. A második B szakaszon a vonal eléri amaximális mélységét, ez a telít®dési (szaturációs) szakasz. Az elemgyakoriság to-vábbi növelésekor (C szakasz) a vonal szárnyain folytatódik tovább az ekvivalensszélesség növekedése nagyjából / A 12 szerint. A az adott elem hidrogénhez vi-szonyított relatív elemgyakorisága a logA = 12 log(ni=nH) képletnek megfelel®en,ahol nH = 1012 részecske térfogategységenként.Egy csillag légköri elemgyakoriságait vagy a különböz® vonalak növekedési gör-béib®l kapott értékek átlagaival lehet megkapni, vagy a mért színkép modellszín-képpel történ® illesztésével, az elemgyakoriság változtatásával. Ezt akkor lehetmegbízhatóan elvégezni, ha a színkép elegend®en nagy tartományt fed át és sok
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logA
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C 3.8. ábra. Növekedési görbék a Ca i6439.075 Å és a Fe i 6430.844 Å vonalakra.Az A, B, C bet¶k a növekedési görbe jellegze-tes szakaszait jelölik (lásd a szövegben). Az� a Nap elemgyakoriságának megfelel® hely-zetét jelöli. Ebb®l látható, hogy a Nap ese-tén mindkét vonal a telítési szakaszon talál-ható. (A forward programmal végzett szá-mítások.)

3.9. ábra. A vonalalak változása a logaritmikus elemgyakoriság változásának hatására.A nulla elemgyakoriság a Nap elemgyakoriság értékének felel meg. A középs® ábra tulaj-donképpen a 3.8. ábra egy részlete. A modellezéshez használt bemen® paraméterek a 3.6.ábránál használtakkal azonosak, illetve a log gf értékek a 3.1. táblázatból valók.vonalat tartalmaz. A 3.2. táblázat egy ilyen, a Nap összetételét vizsgáló illesztéseredményeit tartalmazza. Az illesztéshez olyan vonalakat kell használni, amelyek-nek jól ismertek az átmeneti valószín¶ségei (lévén a kett® között er®s korreláció,lásd a 3.5.2. részt). A helyzetet tovább bonyolítja, hogy egy adott elemre a nö-vekedési görbe függ a többi elem gyakoriságától is. Próbálkozások történnek akoronavonalakból meghatározott elemgyakoriság és a fotoszférikus elemgyakoriság



3.5. A lokális vonalpro�l számítása 45közötti kapcsolat feltárására is (pl. Drake (2000)).A Doppler�leképezés során, ha a kérdéses objektum elemgyakoriság�eloszlásárólegyéb információ nincs, kiinduló értékekként Nap a 3.2. táblázat szerinti elemgya-koriságai szolgálnak. A 3.9. ábra az általábanmaximálisan szükséges elemgyakoriság�változtatások hatását mutatja a Ca i 6439.075 Å és a Fe i 6430.844 Å vonalakra.Ez a 3.8. ábra egy kis szakaszának felel meg.3.5.5. Atmoszférikus sebességmez®k, turbulens mozgásokA fotoszférikus sebességmez®k az általuk okozott Doppler�eltolódáson keresz-tül vesznek részt a vonal formájának kialakításában. Csak azok hatásai jelent®sek,amelyek összemérhet®k a rotációs sebességgel, azaz amelyeket a rotációs kiszélese-dés nem mos el. A hideg csillagok fotoszférájában különböz® mozgásokat ismerünk.Ilyenek a mágneses és akusztikus hullámok, a konvekció és vele összefüggésben akülönböz® lépték¶ granulációk, �erek általi anyagkidobódások, anyagátrendez®dé-sek, áramlások, turbulenciák. Csillagok esetén (a Napot leszámítva) a térbeli fel-bontás hiánya miatt a sebességmez®k tulajdonságaira is csak felszíni integráljaikonkeresztül következtethetünk. A mozgásokat lehet tisztán kinematikusan vizsgálni,azaz csak a sebességeket és a bel®lük származó Doppler�eltolódást, illetve dina-mikusan, vagyis a mozgás okozta h®mérséklet� és nyomásváltozást is �gyelembevéve.A turbulens mozgás egyszer¶ feltétele, hogy a mozgásra jellemz® úgynevezettReynolds�szám egy kritikus értéket (� 1000) meghaladjon. A Reynolds�szám as¶r¶ség, az átlagos áramlási sebesség és az áramlási tartomány karakterisztikusátmér®jének szorzata osztva a viszkozitással. A Nap fotoszférájára kiszámítottReynolds�szám & 1011 tehát jelent®s turbulenciával számolhatunk.A turbulenciák kinematikai szempontból két csoportra oszthatók: az egyik amikroturbulencia, a másik a makroturbulencia.A mikroturbulenciaMikroturbulenciáról akkor beszélünk, ha a turbulens elemek mérete kisebb,mint a fotonok szabad úthossza. Így egy foton elnyel®dése és újbóli keletkezése aDoppler�eltolódás miatt más hullámhosszon lesz. Ez megnöveli az abszorpciós ke-resztmetszetet. A mikroturbulens sebességekre általában izotrop Gauss�eloszlástfeltételeznek, ahol az eloszlás � diszperziós paramétere a turbulenciát jellemz® se-bességérték. A mikroturbulens sebesség ezzel egy képletbe vonható össze a szinténGauss�eloszlású, termális kiszélesedésre jellemz® sebességgel. Gyenge vonalaknál(a növekedési görbe gyenge A szakaszán, lásd 3.8. ábra) a növekv® mikroturbulen-cia a vonalat sekélyebbé teszi, de nem változtaja meg annak ekvivalens szélességét.Az er®s vonalaknál (a növekedési görbe B, szaturációs szakaszában) azonban azabszorpciós keresztmetszet növelésével megnöveli az elnyel®dés hullámhossztarto-mányát (csökkenti a vonal telítettségét) így növeli az ekvivalens szélességet (3.10.ábra). A mikroturbulencia bevezetését egyébként épp az tette szükségessé, hogymegmagyarázzák a szaturációs szakaszban miért nagyobbak a mért ekvivalens szé-lességek az elméleti növekedési görbék által jósoltnál. A mikroturbulenciát vagya növekedési görbe illesztésével, vagy er®s vonalak Fourier�analízisével szokták



46 DOPPLER�LEKÉPEZÉSmeghatározni (Gray (1992)). A mikroturbulencia H-R diagramon való eloszlásá-ról nincs kell®en részletes tanulmány. Törpe csillagokra � � 1 � 2kms , magasabbluminozitási osztályokra � � 5kms -ra növekszik.A Nap esetében bizonyos meg�gyelések magyarázatára anizotrop, Gauss�el-oszlású mikroturbulenciát is alkalmaztak, azonban csillagokra a térbeli felbontáshiánya miatt csak az izotrop esettel van értelme számolni.

3.10. ábra. Három különböz® mikroturbulencia értékre számított vonalalak és ekvi-valens szélesség. A növekv® mikroturbulencia a szaturált vonalak ekvivalens szélességétmegnöveli. A modellezéshez használt bemen® paraméterek a 3.6. ábránál használtakkalazonosak, illetve a log gf értékek a 3.1. táblázat szerintiek.A makroturbulenciaMakroturbulenciáról akkor beszélünk, ha a turbulens elemek mérete sokszorosaa fotonok szabad úthosszának, azaz a turbulens cella elég nagy ahhoz, hogy a fotona keletkezését®l a csillag elhagyásáig benne maradjon. Így mindegyik cella egy teljesspektrumot eredményez, amely a cella sebességének megfelel® Doppler�eltolódástszenved. Ezek felszíni integrálját, a mérhet® �uxust a (3.2.) egyenlethez hasonlómódon egy konvolúcióval kaphatjuk meg, ahol a G(��) rotációs vonalpro�l helyettegy �(��) makroturbulens sebességeloszlásból származtatott Doppler�eltolódáseloszlás szerepel. A makroturbulens mozgások közé tartozik például a konvekció.A fel- és leáramlások és a közöttük történ® horizontális mozgások miatt nem lehethelytálló az izotrop megközelítés. Egy egyszer¶ modell a makroturbulens mozgásszétválasztása radiális és tangenciális komponensekre, melyben az egyes kompo-nensek sebességeloszlása továbbra is Gauss�eloszlás szerinti:�(��) = AR�R(��) + AT�T (��); (3.12)aholAR és AT a radiális, illetve tangenciális komponensek amplitúdója,�R(��)és �T (��) pedig a megfelel® Gauss görbe szerinti Doppler-eltolódás eloszlások,



3.5. A lokális vonalpro�l számítása 47�R, illetve �T diszperziós sebességparaméterekkel. További egyszer¶sítésként mégszokás feltenni, hogy AR = AT , �R = �T = �RT (radiális-tangenciális makroturbu-lencia).A makroturbulencia hatása a vonalalakra nagyon hasonló a rotációéhoz. Azekvivalens szélességet a makroturbulencia sem változtatja meg. A makroturbulen-cia (�RT ) és a rotáció (v sin i) szétválasztása, illetve meghatározása hasonlóan amikroturbulenciához, általában Fourier felbontással történik (Gray (1992)). En-nek felhasználásával legutóbb Fekel (1997) készített ilyen katalógust kés®i típusúfényes csillagokra. A H-R diagramon növekv® h®mérsékletek és magasabb lumino-zitási osztályok felé a makroturbulencia egyenletesen és folyamatosan növekszik.A Doppler�leképezésben a makroturbulencia helyes megválasztása kis rotációs se-bességek esetén fontos.A turbulenciák fenti szigorú szétválasztása a spektroszkópiai vizsgálatok kezde-tén volt lényeges. Manapság a Nap meg�gyeléseib®l és a mozgások háromdimenziósmodellezéséb®l kiderült, hogy az egyes csoportok különböz® skálájú granulációknakfeleltethet®k meg (pl. Asplund, (2000)). Mindazonáltal a vonalalak számításánakegyszer¶sítéséhez célszer¶ ezt az elkülönítést elvégezni. A turbulencia paraméte-rek mélységfügg®ek, ezért a különböz® mélységben keletkez® vonalakra az egyesparaméterekben eltérések mutatkozhatnak.3.5.6. Mágneses térBár a mágneses tér a csillagaktivitás alapeleme, a vonalalakra gyakorolt hatá-sását a "klasszikus" Doppler�leképezés nem veszi �gyelembe. Kés®i típusú csilla-gokra ez az elhanyagolás azonban a legtöbb esetben helytálló, mivel � mint, ahogyazt a következ®kben bemutatom � a mágneses tér vonalalakra gyakorolt közvetlenhatása általában olyan csekély, hogy a feltérképezéséhez speciálisan megválasztottm¶szerezettségre, feldolgozó szoftverre és a mágneses térre érzékeny vonalakra vanszükség. Ez amiatt is igaz, mivel a nagyobb mágneses ter¶ foltok így hidegebbekis, a vonalalakhoz adott járulékuk kisebb.A mágneses tér a spektrumvonalak Zeeman�felhasadását okozza. A felhasa-dás gyakran csak a vonal kiszélesedésében �gyelhet® meg. Gyenge mágneses tér-ben (normál Zeeman�felhasadáskor) a felhasadás mértéke a mágneses térnek, ahullámhossz négyzetének és az átmenetre jellemz® Landé�faktornak a szorzatávalarányos. Még a rendkívül jó jel/zaj viszonnyal mérhet®, kis rotációs kiszélesedés¶(2kms ) napszínképben is csak a �1500 G térer®sség okoz mérhet® felhasadást (anapfoltokban a mágneses tér �3000 - 3500 G körüli).A Zeeman�felhasadás jellege függ a mágneses tér irányultságától. A látóiránnyalpárhuzamos tér esetén a vonal két ellentétes irányú, cirkulárisan polarizált, míg alátóirányra mer®leges térben három, lineárisan polarizált komponensre hasad fel.Stokes (1852) a fénypolarizáció leírására (róla elnevezett) paramétereket vezetettbe: I� a fény (monokromatikus) intenzitása, V� a cirkuláris polarizációt, Q� ésU� pedig a lineáris polarizációt leíró paraméterek. A Stokes�paramétereknek azel®nye, hogy polarimetriával közvetlenül mérhet® mennyiségek.Hagyományos Zeeman�analizátorral (polariméterrel) ha a Napot mint távolicsillagot vizsgálnánk kb. < 1 G egyenletes mágneses teret mérnénk (Linsky (1999)),mert a (komplex) lokális, bipoláris mágneses terek hatásai az ellentétes polarizá-ciók miatt kiegyenlítenék egymást. Ez általában igaz a kés®i típusú csillagokra,



48 DOPPLER�LEKÉPEZÉSannak ellenére, hogy a csillagfoltokban több kG er®sség¶ mágneses tér koncent-rálódhat. A bipolaritás mellett a másik probléma, hogy a nagyobb mágneses ter¶területek halványabbak is (a mágneses befagyás leállítja a konvekciót) és az innenszármazó vonaljárulékok igen kicsik. A lokális mágneses terek mellett a csillag-nak természetesen globális (poloidális) mágneses tére is van. Ezeket a mágnesestereket, amelyeket még a csillagkeletkezéskor befagyott, ún. primordiális térnektulajdonítanak, igazán csak korai típusú Ap csillagoknál lehetett kimérni.Robinson et al. (1980), illetve annak továbbfejlesztéseként Saar (1996) igenjól alkalmazható módszert dolgozott ki a mágneses tér mérésére. Polarizálatlanoptikai, illetve infravörös5 vonalak Zeeman�felhasadásának, illetve kiszélesedésé-nek modellezésével meg lehetett határozni a mágneses térer®sséget és az úgyneve-zett mágneses kitöltési tényez®t6. A technikát számos f®sorozati csillagra alkalmaz-ták, aminek eredményeib®l igen fontos következtetéseket tudtak levonni a csillagokmágneses terével kapcsolatban.A fenti módszer azonban nem ad információt a mágneses tér eloszlásáról ésháromdimenziós struktúrájáról, illetve a gyorsan forgó csillagok színképvonalai-nak rotációs kiszélesedése miatt elmosódó Zeeman�mintázat is problémát okoz.A függetlenül kidolgozott Zeman Doppler Leképezés (Zeeman Doppler Imaging =ZDI, pl. Semel (1989), Donati et al. (1997a)) és a még fejlesztés alatt álló Mág-neses Doppler Leképezés (Magnetic Doppler Imaging = MDI, Piskunov (1998))a Doppler-technika és a polarimetria ötvözésével lehet®séget ad a mágneses térfeltérképezésére is.A mágneses tér �gyelembevételekor a lokális vonalpro�l számításához használt(3.11.) transzferegyenlet mátrixegyenletre módosult változatát kell megoldani, aholaz I a skaláris intenzitás helyett a Stokes�paraméterekb®l álló I(I; Q; U; V ) vektorszerepel (Unno (1956)). Az I Stokes�paraméter azonban ekvivalens a skaláris in-tenzitással, azaz ebb®l továbbra is a felszíni anyagi, h®mérsékleti, vagy foltkitöltésitényez® eloszlása határozható meg.A ZDI (3.11. ábra) azonban a mágneses transzferegyenlet megoldásának prob-lémáját leegyszer¶síti azzal, hogy egyrészt a Stokes�paraméterek közül csak azI és V paramétereket használja7, illetve a V paramétert gyenge mágneses térre,Unno (1956) alapján I hullámhossz szerinti deriváltjaként fejezi ki. A ZDI elvégzé-séhez a nagy felbontás mellett megfelel® nagyságú jel/zaj viszony is szükséges. Azechelle spektroszkópia el®nye, hogy vele egyszerre akár néhány ezer Å hullámhossz-tartományt is lehet vizsgálni. Egy tipikus echelle spektrum több ezer fotoszférikusvonalából az úgynevezett legkisebb négyzetes dekonvolúció technikájával kivonva azátlagos vonalpro�lváltozást, a jel/zaj viszonyt egyetlen vonalra vonatkozó érték kb.30-szorosára sikerült növelni (pl. Donati et al. (1997a)). A modellezéshez használtképrekonstrukciós algoritmus itt is a maximum entrópia módszeren alapul.5A felhasadás hullámhossz négyzetével való arányossága miatt az infravörös vonalak alkal-masabbak a mágneses tér mérésére (legutóbb pl. T Tauri csillagok mágneses terének mérésére,Johns-Krull et al. (2000)).6Egy mágneses és egy nem mágneses részb®l álló kétkomponens¶ atmoszférát feltételezve, akitöltési tényez® a mágneses komponens százalékos arányát adja meg.7A V cirkuláris polarizációt leíró paramétert a polarimetriai méréseknél azért részesítik el®ny-ben, mert egyrészt egyenesen arányos a mágneses térer®sséggel, másrészt a lineáris polarizációskomponensek kb. egy nagyságrenddel kisebbek és ráadásul a polariméter tükrei nemkívánt line-áris polarizációt okozhatnak (Stix (1989).
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3.11. ábra. A ZDI alapgondolata a "klasszikus" Doppler�leképezéshez hasonló. Legyenkét, különböz® radiális sebesség¶ zónában elhelyezked®, ellentétes polaritású mágnesesfolt, amelyek a Doppler�eltolódásnak megfelel®en a rotációsan kiszélesedett spektumvo-nal X1 és X2 helyein képz®dnek le. Intenzitásspektrumuk az X1 és X2 pontokon centrá-lisan elhelyezked® abszorpciós pro�lok, a bal irányú polarizációs spektrumuk a Zeman�e�ektus miatt a mágneses polaritásoknak megfelel®en az egyik, illetve jobb irányú polari-záció esetén a másik irányba elmozdult abszorpciós vonalak. A polariméter kimenetén akett® különbségeként a V cirkuláris polarizációt leíró, jellegzetes alakú Stokes�paraméterjelenik meg. A Doppler�eltolódások miatt az ellentétes polaritású mágneses terek hatásaiígy már nem ejtik ki egymást (Carter et al. (1996) nyomán).A ZDI megoldásként a foltkitöltési tényez®, a radiális, azimutális és meridionálismágneses komponensek eloszlását adja (lásd a 3.11. ábrán a HR 1099 egy ZDItérképét).Piskunov (1998) ZDI elleni kritikájában azt állítja, hogy a különböz® mágneseskomponensekre kapott térképek nem teljesen függetlenek egymástól, valamint szi-mulációkon keresztül azt is kimutatta, hogy bizonyos mágneses kon�guráció eseténaz összes Stokes�paramétert fel kell használni, mert csupán a Stokes I és V para-méterek illesztése hamis mágneses topológiát ad vissza. Az MDI ún. INVERS10kódja (Piskunov (1998)) viszont a mágneses transzferegyenletet az összes Stokes�paraméterre megoldja, hogy a mágneses tér független, háromdimenziós struktú-rájáról és egyidej¶leg az inhomogenitáseloszlásokról is számot adjon. A gyorsabbszámítástechnikai háttér lehet®vé teszi a lokális vonalpro�l menet közbeni kiszá-mítását (tehát az értékeket nem egy el®re kiszámított táblázatból veszi és interpo-lálja).



50 DOPPLER�LEKÉPEZÉS3.6. A fotometriai adatok a Doppler�leképezésbenA 2.5. részben láthattuk, hogy a fotometriai adatsorok önállóan is alkalmazha-tók a csillagfoltok elhelyezkedésének és h®mérsékletének meghatározására. Amennyi-ben a spektroszkópia mellett szimultán fotometriai mérések is történtek a TempMapprogram a Doppler�leképzés kiegészítéseként lehet®séget nyújt a fotometriai ada-tok egyidej¶ illesztésére is. A színindex változásából nyert információ igen hasznosa h®mérsékletskála8 helyes beállításánál, valamint további megszorításokat ad afoltparaméterekre és segít kompenzálni a spektroszkópiai paraméterek bizonyta-lanságából ered® hibákat is. A program minden iterációs lépésben kiszámítja akontinuumszinteket a sz¶r®knek megfelel® tartományokban és ezeket összehason-lítja a fotometriai mérésekkel. Az eltérések adott értékkel súlyozva a pro�lillesztés-sel kapott a (3.8.) hibafüggvényhez adhatók. A teljes fotometriai sz¶r®függvényrevaló integrálás nagyon körülményessé tenné az eljárást, ezért az összehasonlításcsak a sz¶r®függvény maximális átereszt®képességéhez tartozó hullámhosszértéké-nél történik. Az így okozott hiba maximum 1-2 ezred magnitúdó (Piskunov & Rice(1993)).3.7. Az alkalmazhatóság feltételeiA következ®kben azokat a �zikai és technikai feltételeket foglalom össze, ame-lyek a Doppler�leképezés alkalmazásának lehet®ségeit, illetve korlátait megszabják.3.7.1. Félértékszélesség arányLegyen x a rotációsan kiszélesedett és a nulla forgássebességhez tartozó térké-pez® vonal félértékszélességeinek aránya. Amikor a folt a meg�gyel®vel szembenimeridiánon tartózkodik, a deformáció félértékszélességének a teljes pro�lhoz vettaránya körülbelül egyenl® a folt sugarának a csillag sugarához mért r arányával.Ily módon egy folt felbonthatóságának feltétele: r � x.3.7.2. Rotációs elmosódásA színképfelvétel expozíciós ideje alatt a folt által okozott vonalalak�deformációa csillag tengely körüli forgása miatt elmozdul. Az elmozdulás sebessége:_� = 2�Prot �0 v sin ic : (3.13)A csillag rotációs pro�ljának ��rot e�ektív szélessége az ekvivalens szélesség és apro�l mélységének hányadosa durván��rot � � �0 v sin i2c ; (3.14)képlettel adható meg (Unsöld (1955)).�t expozíciós id® alatt a folt � elmosódásánakde�níciója: � � _��t��rot ' 4�tProt : (3.15)8A fotometriai modellezésnél a színindex illesztésével a folth®mérsékletet lehet meghatározni.



3.7. Az alkalmazhatóság feltételei 513.7.3. Vonalalak�deformáció, detektorzajA (3.6.) egyenletben már bevezetett deformáció amplitúdója a következ® kife-jezéssel közelíthet® (Cameron (1992)):Rdudor ' Wdudor��dudor ' (1� Rlok(�0)) x(r2 + x2 + � 2 + y2) 12 r21� r2 ; (3.16)aholRlok(�0) a lokális vonalpro�l átlagos mélysége, y pedig az instrumentális pro�l9és a csillag rotációs pro�ljának arányát jelöli.A vonalalak deformációjának vizsgálatánál a folt tökéletesen feketének volt fel-tételezve (lásd a 3.2. ábrát). Ténylegesen a folt is ad �uxusjárulékot, azonban ezigen csekély, ha a folth®mérséklet lényegesen kisebb a fotoszféra h®mérsékleténél.Abban az esetben viszont, amikor a folt a fotoszféránál nem sokkal hidegebb ésa térképez®vonal ekvivalens szélessége a h®mérséklet csökkenésével er®sen növek-szik, a folt er®sebb abszorpciója kompenzálni képes a kontinuum csökkenését. Adeformáció amplitúdója ezért igen kicsi, vagy nulla is lehet. Közelít®leg igaz, hogy(f � w) < (F �W ) esetén a vonalpro�lon kidudorodás, (f � w) > (F �W ) ese-tén bemélyedés történik, ha pedig (f � w) = (F �W ) nincs deformáció, ahol F ,W a fotoszférára vonatkoztatott kontinuum �uxus és ekvivalens szélesség, f és wugyanez a foltra nézve (Vogt & Penrod (1983)). Egy folt detektálhatóságát ezértnemcsak mérete, de h®mérséklete is korlátozhatja.A folt detektálhatóságához legalábbRdudor � 3�pixel (3.17)szükséges. A deformáció amplitúdója átlagosan a kontinuum néhány százalékacsak, tipikus nagysága kb. 1%. Ennél fogva a minimálisan szükséges jel/zaj vi-szony 100 körüli.A fentiekb®l kiindulva Strassmeier (1998) rövid példán keresztül bemutatja,hogy a Doppler�leképezés elvben alkalmazható lenne barna törpecsillagok, illetvemás csillagok körül kering® bolygók kutatására is. Ha egy ilyen objektum a csillaglátható félgömbje el®tt halad át, a vonalpro�lokon egy folthoz hasonló deformációtokoz. Az objektum detektálhatóságához sugarának nagyobbnak kell lennie, minta 3.7.1. pontban bevezetett félértékszélesség arány. A (3.16.) egyenletb®l meg-becsülhet®, hogy a jelenlegi legmodernebb teleszkóp + mér®eszköz kon�gurációegyikével észlelve (pl. a HIRES nagyfelbontású spektrográ�al felszerelt, hawaii�szigeteki 10 méter tükörátmér®j¶ Keck teleszkóp) egy fényes csillag el®tt átvonulóJupiter méret¶ bolygó már mérhet® vonaldeformációt okozna.103.7.4. Rotációs sebesség, rotációs periódusA nagyobb látóirányú rotációs sebesség (v sin i) kedvez a minimálisan detektál-ható foltméretnek. Mivel azonban a rotáció els® rendben az ekvivalens szélességet9Az instrumentális pro�l a mér®eszköz dirac � impulzusra adott válasza, azaz az átvitelifüggvénye. Az instrumentális pro�l jól közelíthet® egy haranggörbével. A pro�l�kimérés általábanéles, emissziós spektrumvonalak (pl. Th�Ar) segítségével történik.10A jelenleg használt módszer szerint az extraterresztikus bolygókutatás a központi csillagona bolygó(k) által okozott �nom, periodikus radiális sebességváltozás nagypontosságú kiméréséveltörténik. Jelenleg 8 csillagról lehetett szigni�kánsan kimutatni, hogy kb. 0.5-7 Jupiter tömeg¶kisér®je van (Marcy & Butler (1998)).



52 DOPPLER�LEKÉPEZÉSnem változtatja meg, a növekv® sebesség sekélyebb vonalat és ezzel együtt kisebbamplitúdójú deformációt eredményez, amely a 3.7.3. rész szerint detektálási nehéz-ségeket okozhat. Az optimális látóirányú sebesség v sin i = 40� 80kms között van.Bár az inklináció változása miatt a csillag tényleges egyenlít®i sebessége nagyobbtartományokban változik, egyesek a Doppler�leképezéssel modellezett aktív csilla-goknál sok esetben kimutatott poláris sapkát, a felhasználható v sin i viszonylagsz¶k tartománya miatt kiválasztási e�ektusnak tartották.3.7.5. A térképez®vonal megválasztásaA 3.1. táblázatban már felsoroltam néhány Doppler�leképezésben használt tér-képez®vonal atomi paramétereit. A felszíni inhomogenitások az összes fotoszférikusvonalban deformációt okoznak. Ezek közül mégsem mindegyik használható fel aleképezéshez. A térképez®vonal megválasztásakor alapvet®en két szempontot kell�gyelembe venni.� Az egyik kritérium, hogy a vonal környezetében minél kevesebb "zavaró"blend legyen. Kés®i típusú csillagokra a legmegfelel®bbnek a 6400 Å körülinéhány 100 Å tartomány látszik. A spektrum kékebb tartományában ugyanisa vonalak túl s¶r¶n helyezkednek el és egyre magasabb tartományokban ke-letkeznek11, a vörösebb részen pedig az er®söd® molekulasávok, illetve a meg-jelen® atmoszférikus vonalak okoznak problémát. A 3.12abc. ábrákon ezeketa Nap � mint a kés®i típusú csillagok, G2V-ös tagja � néhány színképtarto-mányának bemutatásával illusztrálom. Egyre kés®bbi típusokra � különösenaz M csillagokra � a helyzet még nehezebbé válik. Ezeknél a csillagoknálugyanis a kis e�ektív h®mérséklet miatt a leképz® vonalak tartományában isjelent®s mennyiség¶ a molekulasáv12 található (a 3.12d. ábra) míg az atomivonalak er®ssége csökken. M csillagok feldolgozásával eddig Hatzes (1996)(YY Gem: két M1-es törpecsillag, Teff = 4000 K) és Unruh et al. (1998)(DF Tau: f®sorozat el®tti M2-es, Teff = 3750 K csillag) próbálkozott.Bár a 6400 Å-s tartomány vonalainál a blendek zavaró hatása a legkisebb,a Doppler�leképezéskor nem elég csak a f® térképez®vonallal számolni, ha-nem a körülötte elhelyezked® lényegesen gyengébb blendeket is �gyelembekell venni. Ezért ezek létezését és atomi paramétereit is ismerni kell. A 3.13ábrán az IN Vir csillag színképét és a színképre illesztett számított spektrumösszehasonlítását láthatjuk.� A másik szempont a vonal ekvivalens szélességével van összefüggésben. Kisekvivalens szélesség¶ (gyenge) vonalakra a vonalalak�torzulás is kisebb lesz.11Néhány, az ultraibolya tartományban keletkez® vonalat (pl. Mg ii h+k) Ne� (1992) általkidolgozott, úgynevezett Spectral Imaging technika segítségével többek között a kromoszférafeltérképezésére lehet használni.12A Doppler-technika számára "zajt okozó" TiO molekula bizonyos sávjai O'Neal et al. (1995)TiO spektroszkópiai módszerének bemeneti adatai. A TiO 7055 Å és 8860 Å-ös abszorpciós sáv-jainak modellezése független lehet®séget szolgáltat a folth®mérséklet és a csillag foltfedettségemértékének meghatározására. A vizsgált csillag spektrumát a foltokra jellemz® hideg referenci-acsillag spektrumának és a fotoszférára jellemz® melegebb referenciacsillag spektrumának meg-felel® függvény szerinti kombinációjával illesztik. A függvény paramétere a folttal való fedettség,míg a TiO sávok intenzitásarányai a folth®mérsékletet adják meg.
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3.12. ábra. A Nap színképe néhány színképtartományban. A (b) ábra a Doppler�technikában használt vonalakat tartalmazó 6400 Å körüli tartomány egy részét mutatjaa 3.1. táblázatban felsorolt leképz® vonalak jelölésével. Az (a) ábrán az el®z® tartomány-nál valamelyest kékebb tartomány látható. A vonalak itt túl s¶r¶n helyezkednek el ahhoz,hogy egyetlen határozott vonalat ki lehessen választani, bár a Nap kicsi, kb. 2kms -os ro-tációs kiszélesedése mellett ezek a vonalak még jól szétválnak. Azonban, mint ahogy aza 3.13. ábrán látható, ezek a vonalak a gyorsan forgó csillagokra, a rotációs kiszélesedésmiatt egybemosódnak. A (c) ábra a 6400 Å tartomány nagyobb hullámhosszú (vörös)határát mutatja a megjelen® atmoszférikus molekulasávokkal. (d) a kis e�ektív h®mér-séklet¶ csillagok modellezését megnehezítik a leképz® vonalak tartományban megjelen®er®s TiO molekulasávok. Az ábra Strassmeier (1998) cikkéb®l az YY Gem, két M1-estörpe csillagból álló kett®s rendszer színképét mutatja a (b) ábrához hasonló hullám-hossztartományban.
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3.13. ábra. A számított és a meg�gyelt spektrum összehasonlítása az IN Vir RS CVnrendszer K2-3 spektráltípusú, szubóriás f®komponensére. A fels® panelen a meg�gyelt(vastag vonal) és a rotációsan nem kiszélesített Kurucz (1993) atmoszférákból számítottspektrum (vékony vonal) látható. A vonalak mellett az elem típusa, a vonal hullámhossza,illetve a log gf értéke szerepelnek. Látható, hogy a három leger®sebb, térképezésre hasz-nált vonal (Ca i 6439.075 Å, Fe i 6430.844, Fe i 6421.349) környezetében számos blendtalálható, amelyek a rotációsan kiszélesedett csillagszínképben egybemosódnak a f®vo-nallal. Az alsó panelen a csillag látóirányú rotációs sebességével kiszélesített spektrum(vékony vonal) és a mért színkép (vastag vonal) látható. A kett® közötti eltérést a pon-tatlanul ismert makro- és mikroturbulencia, elemgyakoriságok és átmeneti valószín¶ségekmellett a kérd®jelekkel is jelölt helyeken lév® ismeretlen blendek okozzák. Természetesena legnagyobb eltérést a foltok miatti vonalalak�deformációk okozzák (lásd a f®vonalakmagjához közeli részeket) (Strassmeier (1997a) nyomán).A felszíni felbontást kis látóirányú rotációs sebességg¶ csillagokra az instru-mentális pro�l, illetve a mikroturbulencia korlátozza. Ez durván 0.15 Å-s alsóhatárt ad a térképez®vonal ekvivalens szélességére. A kb. 0.25 Å-nél er®sebbvonalak magja pedig a kromoszférikus tartományokban, nem LTE környe-zetben keletkezhet, a lokális kromoszférikus f¶tésnek megfelel®en változhatés � mint már a 3.5.1. részben említettem � az er®s vonalak magját kro-moszférikus emisszió töltheti ki. A kitölt®dés a forgással szemben invariánsés a pro�l magjában lép fel, így a h®mérséklettérképeken hamis poláris fol-tot eredményezhet. Ez jelent®s érve volt azoknak, akik a gyors forgású aktívcsillagokon tapasztalható poláris folt valódisága ellen érveltek. Nemrég Brulset al. (1998) a transzferegyenlet megoldását NLTE (= Nem Lokális Termo-



3.7. Az alkalmazhatóság feltételei 55dinamikai Egyensúly) analízissel is elvégezték a 14 leggyakrabban használtDoppler�leképz® vonalra, hogy megvizsgálják ezeket a vonalakat mennyirebefolyásolja a kromoszférikus kitölt®dés. Úgy találták, hogy csak a leger®-sebb vonalak magját, a legszéls®ségesebb kromoszférikus aktivitással lehetettúgy kisimítani, mintha azt egy poláris folt okozta volna. Ellenben a gyengevonalakat nem befolyásolta a kromoszférikus aktivitás. A meg�gyelések sze-rint azonban ha a h®mérséklettérképek poláris folt jelenlétét mutatják, akkora gyenge vonalak magja is kisimul. Így valószín¶tlen, hogy a poláris foltok ha-mis képz®dmények lennének a kromoszférikus aktivitás miatt. Hasonló célbólUnruh & Cameron (1997) a nagy atmoszférikus magasságokban keletkez® �így a kromoszferikus h®mérsékletstruktúrákra különösen érzékeny � er®s NaD vonalból nyert Doppler�térképeket hasonlította össze a szokásos Fe vo-nalakkal kapott h®mérséklettérképekkel. Meglep® módon a modellezés soránnem keletkezett hamis poláris folt, s®t a térképek között az egyezés egészenjó volt.3.7.6. Meg�gyelési stratégiaAz r minimálisan felbontható foltméret a 3.7.1. pont szerint a rotációs sebes-ség és a térképez® vonal tulajdonságai szerint adott. Az expozíciós id® növelésévelnagyobb jel/zaj viszony érhet® el. Az expozíciós id® megválasztását elméletilegcsak az a feltétel korlátozza, hogy a felvétel során az elmosódás maximum a mini-málisan detektálható foltmérettel legyen egyenl®: � ' r. Nagy rotációs periódusúcsillagokra ezt mégsem lehet teljes mértékben kihasználni, ugyanis az expozíciósid® növelésével a detektor telít®désbe kerül és a kozmikus beütések száma is túlmagas lehet. Ilyenkor a lehet® leghosszabb expozícióval, egymás után készült felvé-telek átlagolásával növelhet® tovább a jel/zaj viszony. Az optimális expozíciós id®,a forgási periódus, a látóirányú sebesség és a detektálható, illetve feloldható foltmé-ret közötti összefüggések láthatók a 3.14 ábrán egy modellszámítás eredményeként(Cameron (1992)). Az értékek jellemz®k az Angol-Ausztrál Obszervatórium (AAO)3.9 méteres, UCL echelle spektrográ�al felszerelt teleszkópjával egy korai K típusú,V = 7:m0 magnitúdós csillag Fe i 6430.844 Å vonalának mérésére.A szükséges spektroszkópiai felbontást a (nulla rotációs sebességhez tartozó)térképez®vonal félértékszélessége szabja meg. A spektroszkópiai felbontás akkoroptimális, ha a térképez® vonalat a Nyquist�frekvencián13 mintavételezik, azaz amérési pontok (ún. binek) egymástól u = x=2 távolságra vannak. Túlmintavéte-lezett spektrum esetén az egymás melleti értékeket átlagolni lehet, amíg a fentifeltétel nem teljesül. Ezzel is a növelhet® a jel/zaj viszony. Az átlagosan használtspektroszkópiai felbontás R = �c=�� � 40 000 � 100 000, ami a 6400 Å körülitartományban � 0.15-0.05 Å/pixel értéknek felel meg.Fontos megjegyezni, hogy a TiO spektroszkópiai módszer gyakran nagyobbfoltfedettséget eredményez, mint a Doppler�leképezéssel meghatározott. Solanki(1999) magyarázata szerint az aktivitás növekedésével a mágneses tér egyre kisebb�uxuscsövekbe koncentrálódik. A nagy csillagfoltok is ilyen elemekb®l állnak össze.13A mintavételezési törvény szerint a mintavételezés gyakorisága olyan kell hogy legyen, hogy ajelben el®forduló legnagyobb, információt hordozó Fourier�komponensb®l is legalább két mintátvegyünk. Ezt a gyakoriságot Nyquist�frekvenciának nevezik. A Nyquist�frekvencián mintavéte-lezett jel az eredeti jelben lév® összes információt tartalmazza.
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Ω/Ω Nap Ω/Ω Nap Ω/Ω Nap

Optimális expozició (s)(a) Minimálisan detektálható foltméret(b) Minimálisan detektálható és felbontható foltméret(c)

3.14. ábra. Optimális expozíciós id® és a minimálisan detektálható, illetve felbonthatófoltméret (kör alakú folt sugara a csillag sugarának egységében) a Napra vonatkoztatotttengelyforgási szögsebesség és a látóirányú rotációs sebesség függvényeként. A b és a cábra között csak annyi a különbség, hogy kis v sin i értékek esetén a fel nem bonthatófoltok még detektálható deformációt okozhatnak és Gray (1988) módszerével, a spekt-rumvonalat félbeosztó ún. biszektornak változásával vizsgálhatóak. (Cameron (1992) nyo-mán)A Doppler-technika az elkülönül® elemeket azonban nem képes feloldani, ellenbena globálisabb, integrális TiO spektroszkópiai módszer ezeket is �gyelembe veszi.3.8. Doppler�leképezés a gyakorlatban: a TempMapprogram és környezete3.8.1. Bevezetés1997. február-márciusban a bécsi csillagászati intézetben K.G. Strassmeier éscsoportja segítségével a TempMap programon keresztül megismertem a Doppler�leképezés elméleti alapjait és elsajátítottam a program kezelését. Ugyanebbenaz évben, május-júniusban pedig a skóciai St. Andrews egyetemén A. Collier-Cameron vezetésével, a más megközelítésre alapozott DoTS (= Doppler Tomog-raphy of Stars, Collier-Cameron, (1997)) kódot tanulmányozhattam.Közben bekapcsolódtam a TempMap program környezetéhez készült szoftverekfejlesztésébe, amelyet azóta is folytatok. Többek között az eredetileg VMS rend-szerre megírt programot és környezetét az intézetünkben alkalmazott Unix, Linuxrendszereken is futtathatóvá tettem.3.8.2. Általános leírásA Doppler�leképzés folyamatábrája a 3.15. ábrán látható.a) A színképek sorozata a standard feldolgozási m¶veletek után (lásd a kés®bbi-ekben a 4.3.1. részt) FITS (Flexible Image Transport System) formátumbankerül a folyamat bemenetére.
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3.15. ábra. Doppler�leképezés a TempMap programmal. A FITS formátumú színképek-b®l a feldolgozás után, a fotometriai adatok és a különböz® paraméterek hozzáadásávalkészül el a program bemenenti adatsora. A program futtatásához megfelel® atmoszféra�és elemgyakoriság�táblázatokra is szükség van. Az eredmények kiértékelése után a mó-dosítás a szaggatott vonal által jelölt pontokon történhet. B®vebben lásd a szövegben.



58 DOPPLER�LEKÉPEZÉSb) Ebben a lépésben a különböz® fázisokhoz tartozó színképek centralizálásátkell elvégezni, azaz a csillag változó radiális sebessége által okozott hullám-hosszeltolódásokat "vissza kell korrigálni". Ezután a kivágásra kerül® vonal-tartományoknak a kijelölése következik.c) Mivel az egyes színképek radiális sebességei nullponti hibával lehetnek ter-heltek a centralizálás gyakran nem tökéletes. A kontinuumillesztés hibájamiatt pedig intenzitás irányban is történhetnek elcsúszások. Egy programsegítségével a hullámhossz és az intenzitás mentén a szükséges kis korrekciókelvégezhet®k.d) Ezután az instrumentális pro�lt kell dekonvolúcióval a színképekb®l kivonni.Ennek során a Nyquist�frekvencia feletti komponensek levágásával zajsz¶résis történik.e) Ahhoz, hogy a TempMap program standard bemeneti �le-ja el®álljon az el®-készített színképekhez további adatokat kell csatolni:� a �gyelembe vett blendek (maximum 20) adatait (mint pl. amelyek a 3.1.táblázatban is meg vannak adva)� a fotometriai adatokat� a T0 epochát és a P periódust a fotometriai és spektroszkópiai adatokfázisának kiszámításához� az egyéb paramétereket, mikro-, makroturbulenciát, egyenlít®i rotációssebességet, a csillagtengely inklinációját, az � a (3.8.) képletben szerepl®Lagrange�együtthatót, � a fotometriai adatok súlyát az iteráció során,az e�ektív h®mérsékletet, a vonaltartomány közepének hullámhosszát,az iterációk számát.f) A különböz® paramétereket tartalmazó kisebb �le-okból egyetlen programállítja össze a TempMap bemeneti �le-ját.g) A TempMap futtatásához szükség van még a megfelel® nehézségi gyorsulás-hoz tartozó atmoszféra�le-ra (a különböz® atmoszférák log g = 0:5-ként kö-vetik egymást), valamint az elemgyakoriságokat tartalmazó �le-ra, amelyegyéb ismeret hiányában a Napra vonatkozó elemgyakoriság�táblázat szo-kott lenni. A program 15 iterációs ciklussal, 10-15 blendet és 15-20 vonal-pro�lt tartalmazó bemeneti adatsorra, nagysebesség¶ Sun UltraSparc, vagyLinux-Pentium II/450 MHz rendszereken kb. 40 percig fut.h) Az eredmények megtekintésére és kiértékelésére PG Plot14 gra�kus függvé-nyekre alapuló programokat írtam.Egy-egy csillag vizsgálata során a megfelel® illesztések eléréséhez a paraméterekáltal meghatározott hipertér kisebb-nagyobb szeletét kell feltérképezni. Általábanszámos futtatásra van szükség különböz® paraméterkombinációjú bemeneti �le-okkal. C shell-scriptem segítségével, a program tetsz®leges mennyiség¶ �le-ra, a14C gra�kus szubrutin gy¶jtemény, T. J. Pearson, http://astro.caltech.edu/�tjp/pgplot/



3.8. Doppler�leképezés a gyakorlatban: a TempMap program éskörnyezete 59hátterben futtatható (a futtatás esetenként napokig is eltarthat). A kiértékelésután levont következtetések alapján, a szükséges változtatások több ponton tör-ténhetnek a folyamat során. A 3.15. ábrán ezeket a lehet®ségeket szaggatott vonaljelöli.A legmegfelel®bb illesztés kiválasztásának szempontjai: a modell vonalpro�lokés a fotometriai adatok is jól illeszkedjenek a mérési pontokhoz, ne legyenek egy-egy paraméterre jellemz® hamis struktúrák, bármely paraméter kis változtatásane okozzon jelent®s változásokat a h®mérséklettérképen, a különböz® leképz® vo-nalakkal kapott eredmények összhangban legyenek egymással (azonos struktúrák,közel azonos h®mérséklet�skála).3.8.3. A TempMap m¶ködéseA TempMap program bemen® �zikai paraméterek alapján el®ször a lokális vo-nalpro�lokat számítja ki LTE vonalszintézissel (lásd a 3.5. rész harmadik pont-ját) egy adott felosztású rács pontjain és a kés®bbi iteráció számára egy tömbbentárolja. Ez tart a leghosszabb ideig: a teljes számítási id® közel 2/3-át teszi ki.A tömb dimenziói T , � és �, ahol T a h®mérsékletet, � a hullámhosszat és �a polárszöget jelenti. A (3.11.) transzferegyenlet megoldása Gray (1992) lokálistermodinamikus egyensúly (LTE) esetére kidolgozott eljárása szerint történik. Azintegrálást a program 10, különböz® e�ektív h®mérsékletnek megfelel®, adott ne-hézségi gyorsuláshoz tartozó Kurucz (1993) ATLAS-9-es modellatmoszférára végziel a vonalpro�l minden hullámhosszpontján. Az egyes modellatmoszférák közöttaz e�ektív h®mérséklet 250 K lépésközzel változik. Mivel a hálózat h®mérsékletpontjai 10 K fokonként követik egymást, a köztes h®mérséklethez tartozó vonal-pro�lokat és kontinuumszinteket polinomillesztéses interpolációval határozza meg.Egy-egy modellatmoszféra 72 rétegben tartalmazza a s¶r¶ség, h®mérséklet, nyo-más és elektrons¶r¶ség változását.A második részben következik a tulajdonképpeni iteráció, a (3.8) hibafüggvényminimalizálása. A program a minimalizálást a konjugált gradiensek módszerével(pl. Press et al. (1986)) végzi. A csillag felszíne hosszúság és szélesség irányokban,5��5�-os hálózatra van felosztva (hosszúság mentén p=72, szélesség mentén q=36darab szegmens). A program el®ször egy egyenletes h®mérséklet�eloszlású térképremeghatározza a hibafüggvény (p; q) képelemhez tartozó, h®mérséklet szerintiGradp;q = 2XK XL �dR�calcdT �p;q � (R�calc � R�obs); (3.18)gradiensét, aholK a rotációs fázis, L pedig a hullámhosszpontok szerinti összeg-zést jelenti, a R�calc a (3.7.) egyenlet szerinti modellezett vonalalakot, R�obs pediga ténylegesen meg�gyelhet® vonalalakot jelöli. Az el®állított gradienstérképb®l ki-számítja a következ® iterációs ciklus kezdeti h®mérséklettérképét és a folyamatotadott számú (kb. 10-15) cikluson keresztül folytatja.Az R�calc vonalalak a (3.7.) egyenlet szerinti számításánál az egyes p,q felületele-mek járulékai területük látóirányú vetületével súlyozva vannak, hogy a különböz®terület¶ részek azonos súllyal szerepeljenek. A geometriai hibák csökkentésére azegyenlet nevez®jének számításához az alaprács minden egyes eleme további alré-szekre van osztva. Az alelemeken a lokális vonalpro�l állandónak feltételezett:



60 DOPPLER�LEKÉPEZÉSZZ ICS(M; �)R[M; �; �+��D(M;')] cos � dM ��XM Xm ICS(M; �)R[M; �; �+��D(m;')] cos ��m; (3.19)ahol M a nagyobb, m a kisebb felosztás elemeinek pozícióját jelöli.3.8.4. A TempMap teszteredményeiA TempMap bels®, a direkt feladat számítását végz® rutinjából keletkezett aforward program, amely arra használható, hogy egy tetsz®leges h®mérséklettér-képb®l (a TempMap formátumának megfelel® 72�36-os dimenziókkal), tetsz®legesfáziseloszlású vonalpro�l� és fotometriai adatsort lehessen létrehozni. Az egyébparaméterek (makro-, mikoroturbulencia, rotációs sebesség, inklináció stb.) szin-tén szabadon változtathatóak. A programot f®leg a vonalpro�lok viselkedésénektanulmányozására használtam, ahogy az a fejezet számos ábrájánál is látható.Az el®állított spektroszkópiai és fotometriai adatsorokat azonban a TempMap be-meneteként felhasználva és az így keletkez® h®mérséklettérképeket az eredetivelösszehasonlítva a program a TempMap tesztelésére is alkalmazható. A teszlehet®sé-gek száma szinte végtelen. Különböz® paraméterkombinációkkal elvégzett ideálisrekonstrukciókkal � amikor a tesztadatsorhoz nem adunk zajt és a rekonstrukcióraugyanazokat a paramétereket használjuk, mint amikkel a tesztadatsort létrehoz-tuk � a Doppler�leképz® program alapvet® tulajdonságai vizsgálhatók. A teszta-datokhoz különböz® mérték¶ zajt adva és különböz® regularizációs algoritmusokatalkalmazva, vagy szándékosan helytelen rekonstrukciós paramétereket alkalmazvaa program stabilitását lehet vizsgálni. Hasonló módon a radiális sebesség és a kon-tinuumillesztés hibája, a meg�gyelés során keletkez® nem sztochasztikus zajok (pl.kozmikus beütés, vízg®zvonalak, a spektrográfba jutó szórt fény), a nem megfe-lel® fázislefedettségt®l származó rekonstrukciós problémák, vagy bizonyos blendek�gyelembe nem vételének hatásai is vizsgálhatók.A különböz® Doppler�leképz® kódokkal kapcsolatban sok teszteredmény szü-letett, amelyek általában a TempMap programra is alkalmazhatóak, hiszen megkö-zelítést®l független tulajdonságokat vizsgáltak (pl. Rice (1991), Piskunov & Rice(1993), Unruh & Collier-Cameron (1995)). Konkrétan a TempMap tesztjér®l el®ze-tesen Strassmeier & Rice (2000)-nál, majd a közeljöv®ben egy kiterjedtebb cikkkeretében Rice & Strassmeier (2000)-nél olvashatunk. Bár a dolgozatnak nem voltcélja a program tesztelése, a forward programmal a vonalpro�l paraméterekt®lvaló függése mellett ilyen irányú vizsgálatokat is végeztem. Saját tapasztalataimés Strassmeier & Rice (2000) alapján is elmondható, hogy a TempMap meglehet®senrobusztusan viselkedik a különböz® eredet¶ hibákkal szemben (els®sorban a foltokpozíciójának meghatározásában), ha a színképek jel/zaj viszonya legalább 150-200körüli.



4. fejezetA HD 51066 vizsgálata
4.1. BevezetésA HD 51066 = CM Camelopardalis egy mv = 7:m0, G8III-II spektráltípusú,16.053 nap rotációs periódusú óriáscsillag. Az els® meg�gyelések alapján a csil-lagot egyedülálló, K2V-ös f®sorozati csillagnak tartották (Fleming et al. (1989)).Kés®bb vörös színben mért nagyfelbontású spektrumok egy K0III-as óriáscsillagjellegzetességeit mutatták (Fekel & Balachandran (1994)). Er®s Ca H&K emisszi-ója, valamint röntgensugárzása révén került be a további vizsgálatra érdemes aktívcsillagok csoportjába (Strassmeier (1994a)). Henry et al. (1995a) fotometriai meg-�gyeléseib®l megállapította, hogy a HD 51066 fényessége kb. 16 napos periódussalváltozik. Vizsgálataink során bebizonyítottuk, hogy a csillag egy hosszú periódusú,tág kett®s rendszer tagja, azonban ennek a kett®sségnek az aktivitás alakulásábannem volt szerepe. Bár a HD 51066 az 1.10. ábrán a Mágneses 2 tartományban he-lyezkedik el egyike azon kevés magányos csillagoknak, amelyek fejl®désüknek ebbena szakaszában impulzusmomentumuk jelent®s részét megtartották, ezért aktivitá-suk is számottev® maradt.Eredményeinket az Astronomy & Astrophysics-ben (Strassmeier et al. 1998a))publikáltuk.A HD 51066 négy évnyi fotometriai és spektroszkópiai anyagának feldolgozá-sának a célja volt:� a Doppler�leképezéssel vizsgált aktív csillagok számának növelése,� az eddig még alaposan nem vizsgált csillag átfogó analízise� és hozzájárulni annak a kérdésnek a megválaszolásához, hogy ez az elfejl®-dött objektum hogyan volt képes meg®rizni impulzusmomentumának jelent®srészét.4.2. Fotometriai adatok4.2.1. Meg�gyelésekA csillag 6 évnyi V fotometriai sz¶r®vel készített, HD 48840 összehasonlító csil-laghoz mért relatív fényváltozása a 4.1. ábrán látható. Az adatok a 2.2. fejezetben



62 A HD 51066 VIZSGÁLATAbemutatott, 0.75 m-es Vienna APT, illetve Henry (1997) publikálatlan mérései. Arendelkezésre álló adatokból 1996-ig egy fokozatos, 0:m08 átlagfényességnövekedés�gyelhet® meg. A rotációs moduláció ekkor érte el maximumát 0:m05 magnitúdóamplitúdóval. 1994. végén látszó fényességcsökkenés oka a rossz adatlefedettség islehet. A V mérések mellett a színindex változásának vizsgálatához párhuzamosanB és Cousins R és I sz¶r®kkel is történtek meg�gyelések.4.2.2. A rotációs periódus meghatározásaA mérési pontokhoz rendelt fázist szoros kett®s rendszereknél a radiális se-bességekb®l nagy pontossággal meghatározható pályaperiódusból számítják ki. AHD 51066 esetén nincs ilyen "referencia óra". Egyetlen lehet®ség, hogy a fázista fotometriai változásból, Fourier�analízissel meghatározható rotációs periódusbólszámítsuk ki. Az analízis azonban például a di�erenciális rotáció miatt � amennyi-ben a fényváltozást okozó aktív területek súlypontja különböz® szélességi körökmentén helyezkedik el � az egyes mérési id®szakokban más és más periódust ered-ményezhet. A HD 51066 különböz® id®szakaira (S1�S7, lásd a 4.1. ábrán) elvégzettFourier�analízis valóban a fotometriai periódus változását mutatja. A periódusmeghatározásához ezért a legcélszer¶bbnek a teljes V adatsorra elvégzett Fourier�analízis látszott, amely P=16.053�0.004 nap periódust eredményezett. Ezzel a tid®pontban mért fotometriai és spektroszkópiai adathoz rendelt � fázist a� = t� T0P � integer �t� T0P � (4.1)egyenlettel határoztuk meg, ahol a T0 = 2 448 705:0 nullpont egy tetsz®legesenmegválasztott id®pont volt (a legels® fotometriai mérés id®pontja). A periódus-meghatározás menetét a 4.2. ábrán lehet nyomon követni.4.3. Spektroszkópiai adatok4.3.1. Meg�gyelésekA spektroszkópiai CCD felvételek a KPNO (KPNO = Kitt Peak National Ob-servatory) Coudé teleszkópjával készültek 1994. márciusában (16 felvétel), 1995.február-márciusában (6 felvétel), 1996. januárjában (11 felvétel) és 1997. áprilisá-ban (12 felvétel). 1998. januárjában további két színképfelvétel is készült a radiálissebességgörbe pontosítása érdekében. Az 1994-es, 1995-ös és 1998-as adatsorok a6420 Å körüli 60 Å széles tartományt fedtek le 38 000 felbontással, míg az 1996-osés 1997-es felvételek a 6500 Å körül 300 Å szélesség¶ hullámhossztartománybankészültek 32 000 felbontással. Az utóbbi két adatsor a H� tartományt is magábanfoglalja. Egy-egy mérés 3000-3600 s integrációs ideig tartott. A színképek jel/zajviszonyának tipikus értéke 200:1. A következ®kben néhány pontban összefoglalomaz egydimenziós spektroszkópiai mérések kivitelezését és a nyers adatok feldol-gozásának menetét. Az egydimenziós jelz® azt jelenti, hogy az intenzitásértékekegyetlen hullámhossztengely mentén helyezkednek el. (Ezzel ellentétben, Echellespektroszkópia esetén - ahol magas rendeket vizsgálnak - a rendek egymásra lapo-lódnak ezért azokat a diszperziós irányra mer®legesesen szét kell választani, hogy



4.3. Spektroszkópiai adatok 63
HD 51066  ∆V fotometriája  1992-98  közöttA

4.1. ábra. A HD 51066 rendelkezésre álló teljes, �V di�erenciális fotometriai adatsora.1992 és 1996 között határozott kifényesedés tapasztalható, amely változás 1997-98 soránellaposodott. A pontokon átvonuló görbe a fényváltozás Fourier�analíziséb®l meghatá-rozott hosszú periódusú komponenseinek felel meg (lásd a 4.2. ábrát). Az egyes mérésiid®szakokat S1-S7 bet¶k jelzik. Az ábrán a Doppler�leképzéshez a KPNO-ban készültspektroszkópiai meg�gyelések id®intervallumai is jelölve vannak (KPNO + az év).a különböz® rendek egymás mellett helyezkednek el. Bár a végeredmény ott isegydimenziós a feldolgozás szempontjából mégis kétdimenziós spektroszkópiárólbeszélhetünk.)Az egyes lépéseket a 4.3. ábrán foglaltam össze. amelyek a KPNO Coudé�teleszkópjával történ® meg�gyelésekre vonatkoznak, de általánosan igazak egyébegydimenziós spektroszkópiai mérésre is.A csillagról érkez® fény az A síktükörr®l a Coudé�torony B fókuszáló tükrérevetül, majd a C fényvezet® nyíláson a spektrográfba jut (A Coudé�teleszkóp hátte-rében, a dolgozatban szerepl® V711 Tau spektroszkópiai adatainak mérésére hasz-nált McMath�teleszkóp látható). Az els® irányváltó tükörrel vagy a csillag fényét,vagy a hullámhosszkalibráláshoz használt Th-Ar referencialámpa fényét lehet aspektrográfba juttatni. A következ® rés szerepe egyrészt, hogy a mérni kívánt csil-lag fényét a többi csillagtól elválassza, másrészt a spektrográf felbontását ennek arésnek a szélessége is meghatározza. Minél kisebb a rés, annál nagyobb a felbontás� a kép intenzitásának (így a jel/zaj viszonynak) rovására. A sz¶r® feladata, hogy avizsgálni kívánt hullámhossztartományt nagyjából lehatárolja és ezzel a CCD-n amagasabb rendek átfedését megakadályozza. A párhuzamosító tükörrendszer utána fény a diszperziós rácsra jut. A rács elforgatásával lehet a kívánt hullámhossztar-tományt magában foglaló rendet kiválasztani. A korrekciós lemez a mér®rendszerjellegéb®l adódó hibákat javítja ki. A fókuszáló egység után a fény a CCD kame-rára kerül. A zárójelben lev® adatok a felhasznált, különböz® méret¶ és felbontástbiztosító CCD chipekre vonatkoznak.Az adatok számítástechnikai feldolgozására az IRAF (Image Reduction and
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4.2. ábra. A fels® panel a 4.1. ábrán berajzolt hosszú periódusú � két egymához közelí �0.0003 d�1 frekvenciájú (� 2800 nap periódusú) � trenddel kifehérített adatsor Fourier�spektrumát mutatja. A trend kivonására a pontosabb periódusmeghatározás miatt voltszükség. (Ez a trend esetleg a csillag a Nap 11 éves periódusához hasonló ciklusávalhozható összefüggésbe.) A középs® panel a különböz® Fourier�komponensekkel történ®illesztés és az adatsor közötti négyzetes eltérés gyökét (=reziduál) mutatja. Legjobb illesz-tésnek mind a maximális Fourier�amplitúdó, mind a minimális reziduál szempontjából a16.053 nap fotometriai periódus bizonyult (az 1 napos mintavételezés miatt az 1-f helyenaz �1 napos alias is jelent®s amplitúdóval van jelen). A periódus hibáját a reziduál f®pe-riódus környéki változásából lehet meghatározni. A középs® panelen látható kisebb ábrána f®periódus környékének kinagyítása látható. A �f hiba a frekvenciacsúcs szélességévelbecsülhet®, amely annak az értéknek felel meg, ahol a reziduál négyzete R2min-hez képest�R2 = R2min=(n �m)-rel növekszik (Bevingtonnál (1969) a �2-re alkalmazott módszeranalógiájaként). n az adatpontok, m = 4 pedig a szabad paraméterek száma. Az alsópanel a mintavételezés eloszlását jellemz® ablakfüggvényt mutatja.Analysis Facility, http://iraf.noao.edu) programcsomag rutinjai kínálnak ké-nyelmes lehet®ségeket. A nyers adatokon (1) el®ször a standard CCD képfeldolgo-zási m¶veleteket (2) kell elvégezni. A mér®rendszer torzító hatásaitól így megtísz-tított színképet ezután "1 dimenziósítani" kell: a diszperzió irányára mer®legesen �egy ún. apertúra függvény szerinti súlyozással � a pixelértékeket átlagolni kell, hogyadott hullámhosszhoz egyetlen intenzitásérték tartozzon (3). A következ® lépésbena színképb®l a földi eredet¶ (általában vízg®z�) vonalakat kell kivonni (4). Ez ko-rai B típusú referencicsillag színképének kivonásával történik, amelynek a vizsgálttartományban nincsenek abszorpciós vonalai, így a mégis meg�gyelhet® vonalaktellurikus eredet¶ek. Ezután következik a CCD hullámhosszkalibrálása (5). Ehhezvan szükség a Th-Ar referenciaszínképre. A színkép keskeny emissziós tüskéihez(lásd az ábrán) pontosan meghatározott hullámhosszak tartoznak. A megfelel®vonalak azonosítása után a CCD pixel�hullámhossz kapcsolat egy polinom illesz-téséval adható meg. Ennek az összefüggésnek az ismeretében a csillag színképénekhullámhosszkalibrációja is elvégezhet® (6). A kontinuumszint változása általában
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4.3.ábra.KPNOegydimenziósspektroszkópiaimérésekésazadatokfeldolgozásának
vázlata(b®vebbenlásdaszövegben).



66 A HD 51066 VIZSGÁLATAalacsony fokszámú polinom illesztésével adható meg (7). Minél nagyobb hullám-hossztartományt fed le a színkép, az illesztés annál pontosabban végezhet® el.A spektrumot ezután az illesztett kontinuumra kell normálni. A radiális sebes-ség meghatározása (8) radiális sebesség standard referenciacsillagok mérésével éskorrelációs összehasonlításával, az IRAF képfeldolgozó programcsomag fxcor ru-tinjával történik. Az égbolt átereszt®képességének és a mér®rendszer mechanikájá-nak változásai miatt az említett referenciaszínképeket a vizsgált objektum mindenegyes mérésekor fel kell venni (a mérés el®tt és után is egyaránt).4.3.2. A radiális sebesség változása, pályaszámításAz eredményül kapott radiális sebességek id®függése � kiegészítve Fekel (1998)további 15 radiálissebesség�mérésével � a 4.4. ábrán látható. A radiális sebességváltozása hosszú periódusú kett®s rendszerre utal. A 66 mérési pont id®beli le-fedettsége még nem tesz lehet®vé pontos pályaszámítást. A becsült, kb. 10 évesperiódussal, a Barker et al. (1967) féle iteratív illeszt®program módosított válto-zatát felhasználva egy el®zetes pályát határoztunk meg, amelynek elemei a 4.1.táblázatban vannak összefoglalva.
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4.4. ábra. A HD 51066 radiális sebességének változása az 1991-1998 közötti id®szak-ban. Az egyedi mérések hibája 1.5-4.0 kms . A +-ok saját mérési eredmények, az �-ekFekel (1998)-t®l származnak. A pontokon áthaladó folytonos vonal az illesztett kerin-gési pályának felel meg a 4.1. táblázatban feltüntetett paraméterekkel. A T0 id®ponta periasztron�átmenetet (amikor a két csillag egymáshoz a legközelebb van) jelöli. Apontozott vonal a kett®s rendszer  tömegközépponti sebességének megfelel® értéknélhúzódik.4.4. A bemen® �zikai paraméterek meghatározásaMivel a HD 51066-tal kapcsolatban korábban átfogó vizsgálat nem történt,el®ször is meg kellett határozni a Doppler�leképezés szempontjából is fontos para-métereket. Az eredményeket a 4.2. táblázatban foglaltam össze.4.4.1. Távolság, luminozitásA Hipparcos (ESA, (1997)) m¶hold parallaxisméréséb®l a HD 51066 távolságra275�45 pc adódik. Az 1996/97-ben mutatott látszó fényességmaximum (6:m935�



4.4. A bemen® �zikai paraméterek meghatározása 67Pálya elemek ÉrtékP (napokban) 3770 (feltételezett)T0 (HJD) 2 449 572.0(kms ) �18.7�0.3K1(kms ) 7.0�0.3e 0.60�0.07! 272��10�a1 sin i (km) 290�58 � 106f(m)(M�) 0.0069�0.021Az illesztés standard hibája (kms ) 1.74.1. táblázat. A HD 51066 el®zetesen számított pályaelemei. Megfelel® mennyiség¶adat hiányában a P pályaperiódus értékét becsléssel kellett megállapítani. T0 a periaszt-ron átmenet,  a tömegközéppont radiális sebessége (lásd a 4.4. ábrát). K1 a sebesség-görbe amplitúdója, e a pálya excentricitása, ! a periasztron�átmenet szöge, a1 sin i apálya nagytengelyének látóirányú vetülete, f(m)(M�) pedig a tömegfüggvény.
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A HD 51066 színképe négy hullámhossztartományban
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4.5. ábra. Az ábra a HD 51066 spektrumát mutatja néhány lényeges hullámhossztar-tományban (vastag vonal). Összehasonlításképpen Morgan�Keenan (MK) standard csil-lagok színképei is láthatók (vékony vonal). (a) az egyik f® aktivitás indikátor: a kromo-szférikus eredet¶, emissziós Ca ii H&K vonalak. A vonalakon található abszorpciós magaz óriás csillagok jellemz®je, a csillag körüli hidegebb gázburokra utal. (b) A Balmer H�tartomány. A H� vonal keskeny szárnya kés®i G-K típusú óriáscsillagok jellemz®je. (c)A kormeghatározásnál szerepet játszó Li i 6708 Å vonal és egy Doppler�térképezésnélfelhasználható kalcium�vonal. (d) Az alkalmazott fotoszférikus térképez®vonalak tarto-mánya.0:005) így Mv = �0:m26 abszolút fényességnek felel meg, ami Landolt�Börnstein(1982) katalógus alapján L = 124+45�33 L� luminozitásra számítható át. Mivel acsillag a galaktikus egyenlít® felett helyezkedik el, az intersztelláris elnyel®dés, az



68 A HD 51066 VIZSGÁLATAParaméter ÉrtékSpektrális besorolás G8� 0:5IIIa� IIbTávolság (Hipparcos) 275� 45 pcLuminozitás 124+45�33 L�log g 2:5� 0:2Teff 4950� 50K(B � V )Hipparcos 0:m943� 0:m007(V � I)Hipparcos 0:m93� 0:m01v sin i 47:0� 1:0kmsInklináció i 60� � 10�Rotációs periódus P 16:053� 0:004 napLegvalószín¶bb rádiusz R 17:4+2�1R�Makroturbulencia � 3:0kmsMikroturbulencia � 1:0kmsKémiai elemgyakoriság szoláris4.2. táblázat. A HD 51066 �zikai paramétereit összefoglaló táblázat.abszolút fényesség és színindex meghatározásakor elhanyagolható.4.4.2. Látóirányú rotációs sebességA Doppler�leképezés minden más módszernél pontosabb lehet®séget ad a látó-irányú rotációs sebesség meghatározására, ugyanis a rotációsan kiszélesedett vo-nalpro�l modellezésénél mind a blendek, mind a foltok hatását �gyelembe veszi.A HD 51066 esetén a vonalpro�lok legjobb illesztését v sin i = 47:0 � 1:0kms -vellehetett elérni (v az egyenlít®i sebesség, i az inklináció, a látóirány forgásten-gellyel bezárt szöge). Ez igen jó egyezést mutat Fekel (1997) katalógusában szerepl®v sin i = 46:5�2�3kms méréssel, aki Gray (1992) vonalpro�l Fourier�analízis mód-szerét alkalmazta a rotációs sebességek meghatározására.4.4.3. Rádiusz, inklinációA látóirányú rotációs sebességb®l és a rotációs periódusból az inklináció függ-vényeként meghatározható a csillag sugara, mely minimálisan 14:9 � 0:4R�. Azinklináció meghatározására ismét a Doppler�leképezést lehet segítségül hívni, mi-vel az illesztés érzékeny az inklináció megválasztására. v sin i értékét �xen tartva,különböz® inklinációkal elvégzett modellezésekkel, a minimális �2-hez tartozó ink-lináció lesz a helyes érték. Az inklináció ezzel a módszerrel i = 60� � 10�-nakadódott, amely R = 17:2+2�1R� rádiusznak felel meg (a � értékek nem a hibára,hanem az egyenl®en valószín¶ sugarak tartományára vonatkoznak).4.4.4. E�ektív h®mérséklet, spektrális besorolás, tömegA Hipparcos B�V = 0:m943 színindex mérése Flower (1996) táblázatai alapján4955 K e�ektív h®mérsékletnek felel meg.



4.4. A bemen® �zikai paraméterek meghatározása 69Az abszolút magnitúdó, a legvalószín¶bb sugár, az e�ektív h®mérséklet, a CaH&K emisszión elhelyezked® abszorpciós mag azt jelzi, hogy a csillag a normálóriás csillagoknál valamelyest nagyobb G8IIIa-IIb luminozitási osztályba tartozik.Ezt alátámasztja az is, hogy a Doppler�leképezés során a log g = 2:5 atmoszférávallényegesen jobb illesztéseket lehetett elérni, mint a log g = 3:0-mal.A Napnak megfelel® fémtartalmat feltételezve, Schaller et al. (1992) elméletiH-R diagramjai szerint a HD 51066 tömege 3:1� 0:1 M�.A f®komponens tömegének ismeretében a 4.1. táblázat szerinti pályaelemekb®la másodkomponens paraméterei is megbecsülhet®ek. Feltételezve, hogy a kompo-nensek rotációs tengelyei mer®legesek a keringési pályára, a másodkomponens ink-linációja is � 60�. Ezért a tömegfüggvényb®l a másodkomponens tömege 1:3M�,ebb®l Gray (1992) táblázata szerint spektráltípusa F6V-es törpe, vagy F2III-asóriás.4.4.5. KorA HD 51066 sajátmozgásának és parallaxisának ismeretében a Naphoz rög-zített jobbsodrású koordináta�rendszerben meghatározhatók a csillag (U; V;W )sebességkomponensei, ahol U a galaktikus centrum felé, V a galaktikus rotációmenti,W pedig a galaktikus északi pólus felé mutató sebességkomponensek. Eggen(1989) az (U; V ) sebességtérbeli pozíció és spektráltípus közötti korreláció megha-tározásával csillagklasszi�kációs módszert dolgozott ki, mely szerint a HD 51066 a�atal galaktikus diszkpopulációhoz tartozik. A csillag �atal korát alátámasztja aviszonylag er®s Li i 6708 Å vonal is (lásd a 4.5c. ábrát), amelynek ekvivalens szé-lességéb®l teljes spektrumszámítással logn(Li) = 2:0 elemgyakoriság határozhatómeg (az elemgyakoriságot értsd a 3.2. táblázatban is szerepl® értékek szerint).4.4.6. A turbuleciát jellemz® paraméterekA modellezéshez használt makroturbulencia Fekel (1997) szerint G típusú óri-áscsillagra körülbelül � = 3kms . Mivel a makroturbulencia hatása a rotációs kiszé-lesedéshez hasonló (lásd a 3.5.5. részt) ez az érték a v sin i = 47kms mellett csak kismértékben befolyásolta a végeredményt.A mikroturbulencia értékének helyes megválasztása nagyobb hatással volt amodellezés kimenetelére. A mikroturbulencia óriáscsillagokra várhatóan � = 0 �2kms között van (lásd a 3.5.5. részt). � = 2kms a Doppler�térképeken valószín¶tlenülnagy h®mérsékletskálát eredményezett. � = 0kms körüli értékekre a vonalpro�lokpedig illeszthetetlenné váltak. Ezért a � = 0�2kms közötti intervallum �nom hálóza-tán végrehajtott tesztsorozattal a legjobb illesztést és megfelel® h®mérsékletskáláta � = 1� 0:2kms mikroturbulenciával lehetett elérni.4.4.7. Atomi paraméterekA f® térképez® vonalak, valamint a �gyelembe vett blendek átmeneti valószí-n¶ségeinek kezdeti értékeiként a Kurucz�féle (1993) vonallista szolgált. A legjobbillesztések eléréséhez azonban � f®leg a gyengébb vonalak esetén � ezeknek az ér-tékeknek a hangolására volt szükség.



70 A HD 51066 VIZSGÁLATAMind az elvégzett spektrumszámítások, mind a Doppler�leképzés szempontjá-ból a Nap elemgyakoriság értékeinek használata megfelel®nek bizonyult.A paraméterek közötti korreláció nem teszi lehet®vé az egyedi mennyiségektökéletesen pontos meghatározását. Szerencsére bizonyos határon túl az egyik pa-raméter változása nem kompenzálható a másik megváltoztatásával (pl. az átmenetivalószín¶ségek és elemgyakoriság közötti viszony), és ez a bizonytalansági tarto-mány általában kicsi. Ezenkívül a teszteredmények szerint a TempMap programmeglehet®sen robusztusan viselkedik az ilyen hibákkal szemben és az eredményülkapott Doppler�térképek � különösen az inhomogenitások pozíciója � a paraméte-rek bizonytalansági tartományán belül kevéssé változnak csak.4.5. Doppler�leképezésA 4.5d. ábrán a HD 51066 6420 Å-ös tartományának egy reprezentatív spekt-rumán a felhasznált 5 f® térképez® vonal elhelyezkedése látható (a vonalak atomiparamétereit lásd a 3.1. táblázatban). A vékony vonallal felrajzolt G8IIIa M�Kstandard csillag spektruma (v sin i � 2kms ) a blendeket mutatja, amelyek a HD51066 esetén a rotációs kiszélesedés miatti összemosódtak.A Ca i 6439.075Å tartományban a f®vonallal együtt 8, a Fe i 6393.602 Å-ben 7,a Fe i 6430.844Å-ben 8, a Fe i 6411.647Å-ben 8, a Fe i 6400.000 + 6400.314Å-benpedig 6 leger®sebb blend �gyelembevételével megfelel® illesztést lehetett elérni.Korábbi szerz®k nehézségekbe ütköztek a Fe i 6411.647Å és a Fe i 6400.000 +6400.314Å tartományok modellezésekor. Ennek részben a �gyelembe nem vettblendek, részben a nem megfelel® atomi paraméterek alkalmazása volt az oka. AHD 51066 esetében a hullámhossztartományok felülvizsgálatával sikerült megbíz-hatóan modellezni ezeket a vonalakat is.4.5.1. Az 1994-es adatsorAz éves ciklusokon belül egyes vonal tartományok modellezésére egymástól füg-getlenül került sor. A szimultán fotometriai adatok minden vonal esetére - évenkénta megfelel® adatsor (lásd a 4.1. ábrát) - ugyanazok voltak. A térképek el®állításasorán maximum entrópia regularizációt használtunk. Mivel a legtöbb spektrosz-kópiai mérés (a legjobb fázislefedettség) az 1994-es esztend®ben volt, a Doppler�leképezéssel történ® paraméter�meghatározások erre az adatsorra történtek. Az1994-es adatokból el®állított Doppler�térképek a 4.6. ábrán láthatóak. A 1995,1996, 1997-es évek adataira a modellezések hasonló módon készültek.A morfológiai vizsgálatokra azonban sokkal megfelel®bbek az egyes vonalakrakapott eredmények átlagolásával kapott h®mérséklettérképek.4.5.2. Az átlagtérképekTöbb vonalra is történ® illesztés esetén célszer¶ az egyes h®mérséklet-térképeksúlyozatlan átlagát venni. Ez a valódi, minden térképen meglev® struktúrákat ki-emeli és a hamisakat elnyomja1 Az eredményül kapott átlag térképek a 4.7. ábrán1Hamis struktúrákat hozhatnak létre hibás atomi paraméterek, illetve a vonalpro�lok kozmi-kus beütést®l, id®szakosan megjelen® atmoszférikus vonalaktól származó torzulásai.
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láthatók. A következ®kben ezekhez az átlagtérképekhez f¶zök rövid magyarázatot.



72 A HD 51066 VIZSGÁLATA4.6. ábra. (a-e) A HD 51066 1994. már-ciusi adatsorának modellezési eredményei5 különböz® hullámhossz�tartományban. Apaneleken fels® ábráin a Doppler�térképekláthatók pszeudo-Mercator vetületben, azo-nos h®mérsékleti skálán. A térképek vízszin-tes tengelye a hosszúságot, függ®leges ten-gelye a szélességet jelenti. A szélesség irány-ban az egyenlít® alá �i inklinációig látunk.A vetület tulajdonsága, hogy a pólus kör-nyéki részeket kiemeli (az egyetlen pontbólálló pólust pl. egy vonallá húzza szét). A kö-zéps® ábrák a mért vonalpro�lokat (vertiká-lis szakaszok) és az illesztéseiket (folytonosvonal) mutatják. A vertikális szakasz hosszaaz adott ponthoz tartozó jel/zaj viszony re-ciprokával arányos. A pro�lok melletti szá-mok az észlelés fázisát adják meg. Hason-lóan, a térképek alatti nyilak a spektrá-lis mérések fázishelyzetét mutatják. Az alsóábrákon a B és V sz¶r®kkel készült szimul-tán fotometriai adatok (+) és azok illeszté-sei (folytonos vonal) láthatóak. � a pro�lil-lesztések hibái négyzetösszegének gyöke.1994A négy év során a csillag 1994-ben volt a leghalványabb állapotában. A 4.7a.Doppler�térképen egy domináns �T � 800K h®mérséklet¶, enyhén elnyúlt polárissapka látható, több alacsonyabb szélességeken elhelyezked® �T � 400 � 500Kh®mérséklet¶ folt mellett, amelyek esetenként összekapcsolódnak a poláris folttalés annak nyúlványait alkotják (pl. l � 170�, l � 240� hosszúságoknál). Ezt a HR1099 esetében is talált struktúrát Vogt & Penrod (1983) a Nap koronalyukainakszerkezetével hozta analógiába2. A poláris folt irányultságát a folt köré rajzoltellipszissel emeltem ki. Az ellipszis középpontja a folt geometriai középpontjánhelyezkedik el.1995Az 1995. február-márciusi spektroszkópiai adatsor, bár jó eloszlású, de gyengefázislefedettség¶. Mindösszesen 6 vonalpro�lból áll és egyidej¶ fotometria adatoksem álltak rendelkezésre. A fotometriai adatok (kontinuumszintek) illesztése pedigigen fontos a h®mérsékletskála helyes beállításához. Ez látható a térkép átlag-h®mérsékletén: a perturbálatlan fotoszféra h®mérséklete � 200K-nel hidegebb atöbbi id®szak térképein megfelel®en rekonstruált e�ektív h®mérsékletnél. A kér-dés, hogy az 1995-ös Doppler�térkép valódi átlagfényesség csökkenést mutat-e. Az2A foltmodellezés egyik tesztelése során is a Nap magaslégköri aktivitását hoztuk kapcsolatbaa nagyobb aktivitást mutató csillagok fotoszférikus foltosodásával (Oláh et al. (1999a, 1999b)).
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4.7. ábra. Az ábrasorozat a bal oldali oszlopban a 4.6. ábrához hasonló pszeudo-Mercator�vetületben, a jobb oldali oszlopban pedig kisimított pólus nézetben mutatjaa HD 51066 évenkénti átlagos Doppler�térképeit 1994-t®l 1997-ig (a-c). A pólus térképekkörüli a számok a fázist, a nyilak a méréseket jelölik és a koncentrikus szélességi körök30�-ként követik egymást. Mindegyik térkép négy vas� és egy kalcium�vonal modellezésé-vel (lásd a 4.6. ábrát) kapott eredmények súlyozatlan átlaga. A Mercator�térképek alattiskála az átlagolásból számított, hosszúság mentén összegzett átlag � értékeket jelenti.A h®mérsékletskála minden térképen azonos. Az ábrasorozat f® jellegzetessége az 1994-t®l 1997-ig alacsonyabb szélességekre migráló és gyengül® poláris folt. A folt körülbelüliközépponja köré rajzolt ellipszis a folt irányultságát és helyzetét emeli ki (lásd a szöveg-ben). Az azonos h®mérséklet skálával felrajzolt térképek az átlagfényesség változásáról isszámot adnak.



74 A HD 51066 VIZSGÁLATA1994-es adatsorra ezért egy tesztet végeztem el. A modellezést a fotometriai adat-sor nélkül is végrehajtottam, hogy lássam a fotometria mennyire befolyásolja ah®mérsékletskála alakulását. Az eredmény az 1995-ös térképhez hasonló volt: aperturbálatlan fotoszféra h®mérséklete lecsökkent, és a h®mérsékletskála nagyobbtartományra terjedt ki3. Ráadásul a Fe i 6411.647Å vonal a fotometriai adatokhiányában illeszthetetlenné vált. A megváltozott folt-fotoszféra kontraszt miatt afoltok látszólagos mérete megnövekedhet. A foltok pozíciójának meghatározásaazonban így is helyes marad.A poláris folt az 1995-ös Doppler�térképen is jellemz® forma. A foltból kétnyúlvány ágazik ki l = 60� és l = 240� hosszúságoknál. A 4.7b. ábra pólus�térképénvilágosan látszódik, hogy az 1994-es térképen még a póluson lev® folt elnyúltabbávált, középpontjában alacsonyabb szélességek felé tolódott el és irányultsága ismás lett. Az alacsonyabb szélességeken lev® kisebb h®mérsékletkontrasztú foltokeloszlása jelent®sen megváltozott, ezért valószín¶, hogy a stabilitásuk vizsgálatáhoztúl hosszú az egyéves id®tartam.1996A fázis szerint egyenletesen eloszló 11 spektrum és 24 BV fotometriai pont1996. januárjából megbízhatóbb modellezést tett lehet®vé. A csillag a 4 év soránekkor érte el fényességmaximumát, és a fotometriai változás amplitúdója is ekkorvolt a legnagyobb. Az eredmény átlagtérképek a 4.7d. ábrán láthatók. Az eredetipoláris folt h®mérséklete tovább közelített a fotoszféra h®mérsékletéhez. Pozíciójaés irányultsága is megváltozott az el®z® két évhez képest. Középpontja körülbelül60� szélességre csúszott le. Az alacsonyabb szélességeken és az egyenlít® menténtovábbra is találunk foltokat.1997Az 1997. áprilisi adatsor szintén jó lefedettség¶, és szimultán fotometriai méré-sek is rendelkezésre álltak. A pólusról migráló folt mérete tovább csökkent és bele-olvadni látszott a közepes és alacsonyabb szélességek mentén elhelyezked® foltokba,amelyekb®l az el®z® évhez képest valamelyest több található. Az átlagh®mérsékletis kissé alacsonyabb lett, ezt alátámasztja a fotometriai viselkedés is, mely szerintmind az átlagfényesség, mind a változás amplitúdója csökkent.4.6. A Doppler�térképek korrelációja, di�erenciá-lis rotációAz id®ben egymást követ® térképek korrelációs vizsgálatának célja a felszíni,szélesség szerinti di�erenciális rotáció vizsgálata. A di�erenciális rotáció a jelen-legi dinamómodellek egyik pillére. A Doppler�térképek hosszúság koordinátáját a3A fotometriai adatoknak bizonyos regularizáló hatása van. Nélkülük a leképz® kód a vonal-pro�l minden pontját megpróbálja a lehet® legjobban illeszteni, és mivel a színindexre nem kelltekintettel lennie, a pixelek h®mérséklet�értékeinek megválasztásával szabadabban rendelkezhet.Ez mind a hidegebb, mind a melegebb irányokban kiterjedtebb h®mérsékletskálát eredményez.



4.6. A Doppler�térképek korrelációja, di�erenciális rotáció 75rotációs periódusból számított fázis határozza meg. Ha a szélességi körök külön-böz® periódussal forognak � azaz di�erenciális rotációról van szó � a különböz®szélességi körök mentén elhelyezked® foltok, vagy azok részei az id®ben egymásutáni Doppler�térképeken elmozdulni látszanak. A Nap esetén a di�erenciális ro-táció megnyilvánulása, hogy a pólushoz közelebbi részek kisebb sebességgel fo-rognak, mint az egyenlít® környéki vidékek és az egyenlít® 120 nap4 alatt egyteljes körrel el®zi meg a pólus keringését. A Doppler technika alkalmazásán kívülmás csillagokra többek között a fotometriai fénygörbe minimumánakmigrációjábólpróbálták a di�erenciális rotációt meghatározni5 (Hall (1972, 1996), Henry et al.(1995b), Rodono (1992)). Vogt et al. (1999) azonban kimutatta, hogy a fénygörbeminimumának migrációját a di�erenciális rotáción kívül a különböz® hosszúságokmentén felbukkanó, majd elt¶n® rövid élettartamú aktív területek is okozhatják(lásd az 5.6.3. részt). Donahue & Baliunas (1992) a Mt. Wilson Ca ii H&K hosszúperiódusú méréssorozatának Fourier�analízisét használta a di�erenciális rotációvizsgálatára.A 4.7. ábrasorozaton a kezdetben poláris folt köré rajzolt ellipszis ezt a látszó-lagos mozgást igyekszik érzékeltetni. Ha a pólus környékének rotációs periódusamegegyezne a kiszámított 16.053 napos átlagperiódussal, a folt irányultsága nemváltozna. Az elmozdulás oka természetesen nemcsak a di�erenciális rotáció, hanemkülönböz® irányú (azimutális, meridionális) áramlások, vagy esetleg ezek kombi-nációja is lehet6 A jelenség vizsgálatához lényeges a megfelel® mintavételezés: haa térképek id®ben túl közel vannak egymáshoz, akkor nincs elég id®, hogy a di�e-renciális rotáció miatt az egyes szélességövek kimutathatóan különböz® mértékbenforogjanak el. A BD+22�4409 vizsgálata során valószínüleg emiatt nem tudtunkdi�erenciális rotációt meg�gyelni (Lister (1999)). Túl nagy távolság esetén pedigaz aktív területek változásai (átrendez®dés, foltok keletkezése, elt¶nése, di�úzió)okozhatnak problémát, különösen, ha ez az id® nagyobb a várható az átlapolódásiid®nél.Minél kisebb a rotációs periódus, a nagyobb aktivitás várhatóan gyorsabb válto-zásokat eredményez. Pl. az EI Eridani RS CVn típusú csillag fénygörbéje (P = 1:94nap) 1-2 rotációs ciklus alatt jelent®s mértékben megváltozhat, ami a folteloszlásteljes átrendez®désével magyarázható (Strassmeier (1990)). A HR 1099 (P = 2:84nap) id®soros Doppler�vizsgálata is dinamikusan változó felszínt mutatott ki (lásdaz 5. fejezet). A Doppler�térképek keresztkorrelációjával Donati & Cameron-nak(1997b) sikerült az eddigi legmegbízhatóbban a di�erenciális rotációt kimutatniaNaptól eltér® csillagon (AB Doradus). A di�erenciális rotációt hasonló jelleg¶nektalálták, mint amilyen az a Napon tapasztalható (az egyenlít®i vidékek gyorsab-ban forognak). Bár a csillag a Napnál kb. 50-szer gyorsabb forgású törpecsillag,átlapolódási idejére 110 napot kaptak, ami igen közel van a Nap 120 napos értéké-hez. Ebb®l azt a következtetést vonták le, hogy a di�erenciális rotáció mértéke arotációs periódustól független. Nem szabad elfelejteni azonban, hogy mind a Nap,4Azt az id®tartamot, ami alatt a leggyorsabban forgó övek egy teljes periódussal megel®zik aleglassabban forgó öveket, átlapolódási id®nek nevezik.5Feltételezve, hogy a csillagon a hosszú periódusú fotometriai ciklus során a fényváltozástokozó aktív terület � a Naphoz hasonlóan � egyre kisebb szélességeken helyezkedik el, a fénygörbeminimuma migrálni fog, ha a különböz® szélességi övek rotációs sebessége eltér®.6Elképzelhet®, hogy ilyen áramlások is szerepet játszottak a poláris folt alacsonyabb szélessé-gekre húzódásában, illetve gyengülésében.



76 A HD 51066 VIZSGÁLATAmind az AB Dor egyedülálló törpecsillag. A di�erenciális rotáció különbözhet másluminozitási osztályú csillagokra, illetve szoros kett®scsillagok esetén az árapálye-r®k és a kölcsönható mágneses terek is befolyásolhatják. Míg a szintén egyedülálló,f®sorozatra való fejl®dés el®tti állapotban lev® V410 Tau az AB Doradushoz ha-sonlóan Nap�típusú di�erenciális rotációt mutat (Strassmeier (1996)), a HR 1099RS CVn rendszer f®komponensén Vogt et al. (1999) szerint a Nappal ellentétbena pólus környéke forog gyorsabban. Magyarázatuk alapján a túlnyomórészt poloi-dális mágneses tér a pólus körüli tartományokat � ahol a mágneses tér er®sebb �a rotációnál gyorsabb keringéshez köti és ezzel a kisebb periódussal való forgásrakényszeríti. Hasonlóan, de nem biztos hogy hasonló ok miatt a P = 6:4 nap peri-ódusú UX Ari (Vogt & Hatzes (1991)), illetve a P = 10:5 nap periódusú HU Vir(Strassmeier (1994b), Hatzes (1998a) � RS CVn típusú kett®sök � esetén is a pólusforog gyorsabban. A di�erenciális rotáció mértékére a fenti módszerekkel átlagosana Napénál kb. egy nagyságrenddel kisebb értéket kaptak.A térképek kvantitatív összehasonlítása kvázi kétdimenziós keresztkorreláció-val végezhet® el az egymást követ® évek átlag h®mérséklettérképeire. A módszerazért nem igazi kétdimenziós vizsgálat, mert valójában csak a térképek szélessé-gövenként vett egydimenziós keresztkorrelációs függvényének meghatározását je-lenti. A korrelációs függvények maximumai megadják, hogy az adott szélességövekmekkora fázis (pixel) eltolással hozhatók legjobb fedésbe egymással. A maximumpontos elhelyezkedése és hibája a maximum környéki pontokra illesztett Gauss�függvénnyel végezhet® el. A maximum elhelyezkedése �0.5 fázisra szimmetrikus,azaz a maximális fedés az adott � fázissal el®re, vagy 1 � � fázissal visszafelétörtén® eltolással is megkapható. A korrelációs függvények el®állítására az IRAFa 4.3.1. részben említett fxcor rutinját használtam.Mivel a 4.5.2. rész szerint az 1995-es átlagtérkép kevésbé megbízható példakénta 4.8. ábrán csak az 1996 és 1997-es átlagtérképek korrelációjának vizsgálatát mu-tatom be. A korrelációs függvények maximumaira a szélesség szerint di�erenciálisrotációt leíró függvény illeszthet®. A Napnál a rotáció szélességfüggését szerz®kt®lfügg®en a1 sin2  + b1, vagy a2 sin4  + b2 sin + c2 alakban adják meg, ahol  aszélességet jelöli (Stix (1989)). Egyéb csillagoknál a di�erenciális rotáció leírásáramás � �zikailag megalapozott � formulák megfelel®bb illesztést adtak (lásd pl. HR1099, Vogt et al. (1999), akik arra is felhívják a �gyelmet, hogy a di�erenciálisrotáció eloszlása egyáltalán nem biztos, hogy minden esetben a szélesség valamelymonoton függvényeként adható meg). A HD 51066 esetén, a Naphoz hasonlóanszinusz hatványai szerinti függvénnyel modelleztem a di�erenciális rotációt (lásda 4.8b. ábra). Mindkét formulára meghatároztam az együtthatókat. Az illesztéseka1 = �0:48, b1 = 0:72, illetve a2 = 1:46, b2 = �1:64, c2 = 0:81 értékeket eredmé-nyeztek. A sin4-es tag �gyelembe vétele lényegesen jobb illesztést adott, amely aztjelentheti, hogy a poláris és az egyenlít®i részek gyorsabban forognak a közepesszélességeken lev® tartományoknál.Sajnos az 1994-1995-ös, illetve az 1995-1996-os átlagtérképek korrelációs vizs-gálata nem er®sítette meg a fenti eredményeket. Bár a HD 51066 16.053 naposperiódusa és alacsony gravitációjú atmoszférája miatt kevésbé valószín¶ek a hir-telen folt átrendez®dések � amit a fénygörbe id®szakonkénti viszonylagos állandó-sága is alátámaszt � lehetséges, hogy az egyéves id®intervallum mégis túl hosszúa korreláció vizsgálatára, mivel esetleg a fent említett átlapolódási id® ennél rövi-



4.7. A Balmer H� vonal vizsgálata 77debb, illetve mert ezen az id®skálán az alacsonyabb szélességeken lev® foltok márnem stabilak. Amit biztosan lehet állítani, az az, hogy a korrelációs térképek, ésaz illesztett di�erenciális rotációs függvény szélességfügg® fáziseltolódást mutat.Azt azonban, hogy ez minden kétséget kizáróan, tisztán di�erenciális rotációvalmagyarázható, csak nagyobb id®felbontású (gyakoribb mintavételezés¶) id®sorosDoppler�térképekkel lehetne eldönteni.
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S
zé

le
ss

ég
 (

fo
k)

Fázis eltolás

(b) Keresztkorrelációs illesztés

4.8. ábra. Az (a) ábrán az 1996-97-es Doppler átlagtérképek szélességövenként vettfelszíni keresztkorrelációs függvényei láthatók. A korreláció értéke [0,1] között változhatés a sötétebb szín nagyobb korrelációt jelent. A (b) ábra a korrelációs függvények leg-szigni�kánsabb csúcsaira történt sin2 �, illetve sin4 � tagot is �gyelembe vev® illesztéstmutatja a fáziseltolás függvényében. A maximumok pontos helyét és hibáját a korrelációsfüggvények maximum környéki pontjaira illesztett Gauss�görbe segítségével határoztammeg (a továbbiakat lásd a szövegben).
4.7. A Balmer H� vonal vizsgálataAz 1996�97-es spektroszkópiai mérések tartománya a hidrogén 6562.808 Å-ösBalmer � vonalát is magában foglalta (lásd a 4.5. ábrát). A H� vonal szárnyaa Nap esetén a fotoszférában 100-300 km, magja 1200-1500 km magasan � tehátkromoszférikus tartományokban � keletkezik (lásd az 1.1. ábrát).Normál esetben a vonal abszorpciós pro�lként van jelen. Aktív csillagok ese-tén a mágneses tér miatti kromoszférikus f¶tés a vonal magját emisszióval töltiki, így a vonal sekélyebbé válik, illetve nagyon nagy csillagaktivitás esetén akáremisszióba mehet át (pl. FK Com (Oliveira et al. (1998)), IN Com (Strassmeieret al. (1997b))). A forró kromoszférikus plage területek jelenléte további emissziótjelent, amely a tengely körüli forgás következtében vonal ekvivalens szélességénekrotációs modulációját okozza. Amennyiben a plage területek fotoszférikus foltokfelett helyezkednek el, a vonal ekvivalens szélességének változása a vizuális foto-metriai fényváltozással antikorrelációban lesz.A H� vonal tanulmányozása a csillagkörüli anyag viselkedésér®l is számot ad-hat.



78 A HD 51066 VIZSGÁLATAFiatal, f®sorozat el®tti klasszikus T Tauri csillagok (cTTs=classical T Tauristars) színképében a vonal er®s emisszióban látszódik, amely a csillagok körüliforró gázburokból származik (Walter (1999)). A vonalpro�lon megjelen® emisszióstüskék, illetve abszorpciós magok relatív hullámhossz�eltolódásuk szerint anyagki-, vagy beáramlásra utalhatnak (Strassmeier (1994b)). A rotáció során a vonalp-ro�lon végigvonuló abszorpciós bemélyedés a csillaghoz kötötten mozgó anyag-csomókat � úgynevezett prominenciákat � jelezhet, amelyek térbeli elhelyezkedéseCameron & Robinson (1989) által kidolgozott úgynevezett "visszavetítéses" mód-szerrel meghatározható.A H� aktivitás vizsgálatához el®ször el kell különíteni a vonal nem mágneses(nem aktivitásból ered®) komponensét. Az aktivitási járulék � a reziduál spektrum� egy megfelel®en megválasztott, rotációsan kiszélesített inaktív referenciacsillagspektrum illesztésével és kivonásával kapható meg.A referenciaspektrum illesztését az sps (sps = spectrum synhesis) Huenmorder& Barden (1984) által kifejlesztett programmal végeztem. A program akár többcsillag spektrumából álló úgynevezett kompozit spektrum illesztésére is felhasz-nálható (lásd az 5.3.2. részt). Bemenetként az illesztend® színkép mellett az egyeskomponenseknek megfelel® referenciaspektrumokat kell biztosítani. A program akérdéses spektrumot ezután iteratív módon, a referenciaspektrumok relatív kon-tinuumszintjeinek, radiális sebességeinek (hullámhossz menti eltolás) és rotációskiszélesedéseinek változtatásával illeszti. A biztosan ismert paraméterek értékei aziteráció során lerögzíthet®k.A reziduálspektrumok el®állításának lépései a 4.9. ábrán láthatók. Az inaktívreferenciacsillag spektráltípusának a vizsgált csillag spektráltípusához közelállónakkell lennie. Több referenciacsillag közül végül a radiálissebesség�görbe meghatáro-zásánál is használt � Gem (K0III) spektruma bizonyult a legjobbnak a HD 51066H�-n kívüli tartományának illesztésére. Az illesztés tartományából természetesena H� vonal ki volt zárva (az aktivitás miatti változást nem akarjuk illeszteni).A reziduál pro�lok id®soros megjelenítése a 4.10. ábrán látható. Az összes rezi-duál spektrum egy kék-eltolódott emissziós csúcsot mutat egy reziduál abszorpcióspro�lon. Az eltolódás a H� vonal keletkezési magasságában egy 20�7kms sebesség¶anyagkiáramásra utal.Az emissziós magok Gauss-görbe illesztésével meghatározott területeinek (ekvi-valens szélességeinek) változása a fotometriai adatok változásával antikorrelációbanvan (a 4.11. ábra). A HD 51066 esetén ez a kromoszférikus plage területek és afotoszférikus foltok �zikai kapcsolatára utal.4.8. ÖsszefoglalásA Doppler�térképek szerint a HD 51066-on két tartományban �gyelhet® megfoltaktivitás. Az egyik a gyorsabban változó, egyenlít® környéki területek, a másikaz éves skálán változó poláris régió. A V711 Tau (lásd az 5. fejezet, illetve Vogt et al.(1999)) hasonló tulajdonságokat mutat. Az ekvatoriális részeken felbukkanó foltokpólus irányú migrációja miatt éves id®skálán a poláris folt stabilabbnak mutatkozikaz egyenlít®i részeken lév® folteloszlással szemben. Megjegyzend®, hogy Vogt et al.(1999)) a V711 Tau a pólus környékének folttal fedettségében egy szigni�káns, 3éves periódust fedezett fel, ami kapcsolatba hozható a HD 51066 szintén poláris



4.8. Összefoglalás 79

β Gem illesztett spektrum

Reziduál Hα spektrum

β Gem eredeti spektrum

HD 51066 spektrum

(a)

(b)

A Hα excesszió meghatározásának menete

Hα

4.9. ábra. Az ábra a reziduál H� pro�lokel®állításának menetét mutatja a HD 51066egy reprezentatív spektrumára (1997. adat-sor, � = 0:033 fázis). A (a) ábrán az ere-deti � Gem referenciaspektruma látható.Ezt a HD 51066 spektrumára történt illesz-tés után ((b) ábra, szaggatott vonal) a HD51066 spektrumából ((b) ábra, folytonosvonal) kivonva a csillagaktivitást jellemz®reziduális pro�l ((b) ábra, pontozott vonal)áll el®.
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4.10. ábra. A reziduál H� pro�lok id®so-ros változása az 1996. és az 1997. eszten-d®kben. Az 1996-os adatok a jobb látható-ság kedvéért feljebb lettek tolva. Az 1997-esábrán vastag vonallal egy eredeti (nem rezi-duál) spektrum is látható. A �-ok éles, földieredet¶, légköri vízvonalakat jelölnek.
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Fotometriai fázis4.11. ábra. (a) A reziduális H� pro�lmag ekvivalens szélességének változása az 1997.áprilisi adatsorra. (b) Szimultán V fotometriai mérések.



80 A HD 51066 VIZSGÁLATAfolt változása miatti, hosszúid®skálájú fotometriai változással (lásd az 5.6.3 részt).A domináns poláris foltosodás azt jelezheti, hogy a mágneses tér jórészt bipo-láris szerkezet¶ és a pólusból kiinduló er®vonalak az egyenlít®i foltokban zárulnak.Ez a zárt er®vonalszerkezet felel®s lehet a csillag megmaradt nagyobb impulzusmo-mentumáért. A mágneses fékez®dés ugyanis akkor hatásos, ha a nyitott er®vonalaka forgástengelyre mer®leges sík mentén a csillagközi anyagba messze benyúlnak.Így lehetséges, hogy az 1.5. részben említett, ultragyors csillagokra kidolgozottBarnes�féle et al. (1996) modell elfejl®dött csillagokra is igaz.A HD 51066 jelenlegi átlagos mágneses térer®ssége megbecsülhet® abból kiin-dulva, hogy a direkt mágneses mérések szerint (lásd a 3.5.6. részt), a gyors for-gású csillagok térer®ssége egyenl® a Beq = (8�pgas)1=2 ekvipartíciós térer®sséggel.Azaz a mágneses nyomás a gáz nyomásásával egyensúlyban van (Saar (1996)).pgas;?=pgas;� � g?=g� skálaegyenletet log g? = 2.5 és B�=1500 G-szal behelyette-sítve a csillag jelenlegi mágneses térer®sségére B? � 160 G-t kapunk.A HD 51066 azonban a f®sorozaton nem Nap�típusú csillag volt. F®sorozati ál-lapotában a a 4.2. táblázat megfelel® paramétereib®l, Gray (1992) alapján vissza-következtetve 12000-13000 K e�ektív h®mérséklet¶, � 2.2 R� sugarú csillag le-hetett. Fajlagos impulzusmomentum�megmaradást feltételezve (St�epie« (1993))Pfs=Pjelenlegi = R2fs=R2jelenlegi-b®l, a rotációs periódusra Pfs � 0:5 napot kapunk,ami a csillag f®sorozati sugara alapján igen jelent®s vfs sin i � 320kms látóirányúsebességnek felel meg (fs = f®sorozat). Ez közel van az úgynevezett "break-up"sebességhez. A break-up sebességnél a csillag egyenlít®jénél ható centrifugális er®és gravitációs er® nagysága megegyezik, a csillag tehát a szétszakadás határán van.A mágneses �uxus megmaradásából Bfs = BjelenlegiR2fs=R2jelenlegi � 5.4 kG f®sorozatimágneses térer®sség következik.A fenti következtetések alapján jó okunk van feltételezni, hogy a HD 51066f®sorozati állapotában, masszív, M = 3 � 4M� tömeg¶, jelent®s mágneses térrelés rotációs sebesség¶, Ap, vagy Bp tipusú csillag volt, amelyb®l gyorsan, jelenlegiállapotába fejl®dött.A HD 51066 létrejöttének alternatívájaként kett®s rendszer komponenseinekmágneses tér miatti lefékez®dése és összeolvadása is felmerülhetne (FK Comaetipus). Ezek a rendszerek azonban igen öregek (5-10 gigaév), ami ellentétben vana HD 51066 feltételezett �atal korával.



5. fejezetA V711 Tauri vizsgálata
5.1. BevezetésA V711 Tau = HR 1099 nagy látszó fényessége (hVi = 5:m8) miatt az egyiklegalaposabban vizsgált RS CVn típusú aktív csillagrendszer. A f®komponens fo-tometriai változását Bopp & Fekel (1976) fedezte fel. Fekel (1983) spektroszkópiaiés fotometriai analízissel meghatározta a rendszer alapvet® pályaelemeit és összete-v®inek típusát. A rendszer egy K1-es szubóriás f®komponensb®l és egy G5-ös törpemásodkomponensb®l álló spektroszkópiai kett®st, illetve ezekt®l egy 6"-cel távo-labb elhelyezked® K3-as, szintén törpe csillagot tartalmaz. A rendszer aktivitásáértfelel®s f®komponens1 elliptikusan deformálódott és közel van ahhoz, hogy kitöltseRoche�térfogatát2, így 107 éven belül anyagátáramlás indulhat meg a másodkom-ponensre. A V711 Tau távolsága a Hipparcos mesterséges hold parallaxismérésealapján � 29 pc (ESA (1997)).A 3.2 részben már megemlítettem, hogy a V711 Tau volt az els® aktív csillag,amelyre Vogt & Penrod (1983) alkalmazta a Doppler�leképzést. A kutatók 1981 és1993 között további 23 Doppler�térképet készítettek a felszíni h®mérsékleteloszlásid®soros viselkedésének tanulmányozásához (Vogt et al. (1999), lásd az 5.11. ábrát).Gondoin (1986) még az azóta elavult, ekvivalens szélesség változását felhasználóDoppler�leképezést alkalmazta a csillagra. Jankov & Donati (1995) MuSiCoS (=Multi-Site Continuous Spectroscopy) kampány adataiból további két id®szakra kö-zölt Doppler�térképeket. A V711 Tau szintén az els® csillag volt, amelyre a ZeemanDoppler�leképezést alkalmazták (Donati et al. (1992)). Donati (1999) kés®bb to-vábbi 5, évenkénti mágneses Doppler�térképe közül egy (összehasonlításként lásdaz 5.8. ábrán) azonos id®szakban készült a dolgozatban is szerepl® térképekkelés az egyezés igen megnyugtatónak mondható (lásd kés®bb). Az eddigi és a jelenDoppler�vizsgálatok id®pontjait a csillag hosszú periódusú fotometriai viselkedésétbemutató 5.1. ábrán is bejelöltem.A csillag az egyéb vizsgálati módszerek szerint is jelent®s aktivitást mutat.Ilyenek a fotometriai modellezéssel is kimutatott foltosodás, a Napon mérhet®-nél egy nagyságrenddel intenzívebb �er események, illetve az igen er®s kromo-1A továbbiakban, ha külön nem jelzem a V711 Tau-ra történ® utalások a rendszer f®kompo-nensére értend®k.2A Roche�térfogatot a két csillag els®, közös gravitációs potenciálfelülete adja meg. A po-tenciálfelületek kifelé haladva el®ször érintkeznek, ahol anyagátáramlás lehetséges, amennyibenvalamelyik komponens kitölti saját Roche�térfogatát.



82 A V711 TAURI VIZSGÁLATAszférikus aktivitásra utaló Ca ii H&K és H� emisszió. A csillagon er®s rádió� éslágy röntgen�sugárzás is meg�gyelhet®. Az IUE m¶hold által mért kromoszférikusMg ii h&k vonalak kromoszférikus Doppler�analízise kimutatta a f®komponenspólus környéki aktivitását, illetve a f®komponens és a másodkomponens közöttitérben elhelyezked® emissziós területet jelenlétét. Ez utóbbi esetleg már a f®kom-ponensr®l megindult anyagátáramlásra utalhat (Busà et al. (1999), referenciákatis lásd ott, illetve Vogt et al. (1999)-nál).Tizenöt év Doppler�vizsgálatainak mindegyike egyértelm¶en poláris folt jelen-létét mutatta ki. Az egyes Doppler�térképek között eltelt id® ritkán volt rövidebb1 évnél. Vogt et al. (1999) a rendelkezésre álló id®felbontás alapján megállapította,hogy a foltok gyors változnak és gyakran alacsony szélességeken keletkeznek majda pólus felé migrálnak. Az egyes foltok mozgásának nyomonkövetésével a csillagona Nappal ellentétes irányú di�erenciális rotációt találtak. Az id®felbontás azon-ban gyakran kicsi volt és az egymást követ® képeken a legtöbb folt felbomlott,vagy elt¶nt miel®tt fejl®désüket végig �gyelemmel kísérhették volna. Ez a tény azígy megállapított di�erenciális rotáció és foltmigráció megbízhatóságát nagybanbefolyásolta.A V711 Taurin a foltok, aktív területek fejl®désének, változásainak nyomonkövetésére a csillag két hónapos folyamatos fotometriai és spektroszkópiai meg�-gyelését végeztük el. A következ®kben az ezzel kapcsolatos vizsgálati eredménye-inket mutatom be. A kidolgozott id®soros Doppler�leképezés lehet®séget adhatmás csillagok hasonló jelleg¶ analízisére is. Munkánkról a 11. tenerifei Cool StarWorkshopon (Bartus & Strassmeier (2000)) és az Astronomy & Astrophysics-hezbeküldött cikkünkben (Strassmeier & Bartus (2000)) számoltunk be.5.2. Meg�gyelésekMivel a kett®s rendszer komponenseinek tengelyforgása és keringése részlegesenszinkronizált, Fekel (1983) által nagy pontossággal meghatározott P = 2.83774napos pályaperiódusa "referenciaóraként" szolgált a spektroszkópiai és fotometriaiadatok � fázisának kiszámításához, a (4.1.) egyenletnek megfelel®en.T0 = 2442 766.080 Julián Dátum nullpont, az els® együttállás id®pontja, amikoris a f®komponens pontosan a másodkomponens el®tt helyezkedik el.5.2.1. Fotometriai adatokA 134, új, di�erenciális fotometriai adat az Amadeus (T7) nev¶, 0.75 m-esVienna APT-vel készült 1996.11.07 - 1997.02.10 között, V , Rc, Ic sz¶r®k felhasz-nálásával. Az 5.1. ábrán az adatok beilleszkedése látható a csillag hosszú periódusúfotometriai viselkedésébe. A mérések standard hibája V -ben 0:m0025, Rc-ben és Ic-ben 0:m006. Sajnos az ebben az id®szakban el®fordult kis mérték¶ adatredukciósproblémák miatt a tényleges hibák ennél nagyobbak lehetnek.5.2.2. Spektroszkópiai adatokA spektroszkópiai adatok az arizonai Kitt Peak-en, az NSO (= National So-lar Observatory) McMath-Pierce teleszkópjával készültek (lásd a 4.3. ábrát), 57



5.3. Adatel®készítés 83
Évek:

= T7 Vienna APT

= Összegyûjtött fotometriai adatok

A V711 Tau hosszúperiódusú fényváltozása

Korábbi Doppler leképezések:

5.1. ábra. A V711 Tau hosszú periódusú, di�erenciális V fotometriája. A � jelölt adato-kat az irodalomból gy¶jtöttem össze (a források referenciáit lásd Henry et al. (1995)-nál).Az analízishez felhasznált � pontokat a T7-es Vienna APT mérte. Az új fotometriai ada-tok beleilleszkednek a korábbi adatok alapján kimutatott 16.0 éves ciklusba, amelyet azadatokra illesztett szinuszgörbe emel ki. Az ábrán a korábbi Doppler�leképezések id®-pontjai is láthatók. A nyíl a dolgozatban is vizsgált id®szak közepét jelöli. (Az ábránszerepl® fotometriai adatokból a másod� és a harmadkomponens hatása még nincs eltá-volítva.)egymást követ® éjszakán, 1996. november-decemberében. A spektrográf felbontása42 000 (0.10 Å/pixel) volt. A mérések 6440 Å körüli 50 Å széles tartománybantörténtek, amely a Ca i 6439.075Å és Fe i 6430.844Å Doppler�leképz® vonaltar-tományokat foglalja magába. A jel/zaj viszony 200-250:1 volt. A nyers adatokel®feldolgozásával kapcsolatban lásd a 4.3.1. részt.5.3. Adatel®készítésA rendszer tagjai olyan közel helyezkednek el egymáshoz, hogy a fotometriaimeg�gyeléskor a másod� és a harmadkomponens, spektroszkópiai észlelések soránpedig a másodkomponens jelenlétét nem lehet különválasztani a f®komponenst®l.A szétválasztásról az adatel®készítés során kellett gondoskodni.5.3.1. Fotometriai adatok korrekciójaA fotometriai változás tisztán a f®komponensnek tulajdonítható. A 30" átmé-r®j¶ diafragma miatt a meg�gyelések a harmadkomponenst is magukban foglalják



84 A V711 TAURI VIZSGÁLATA
A V711 Tau 1996/97-es fénygörbéi

Eredeti fénygörbe
Másod + harmadkomponens kivonva
Másod + harmadkomponens + ellipticitási effektus kivonva
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1. foltparaméterek

c d5.2. ábra. Az a és b ábrák a Doppler�leképezéshez felhasznált V , illetve Ic sz¶r®kkelkészített fotometriai adatok el®készítését mutatják. Látható, hogy a másod és harmad-komponens kivonása a nullpontok elcsúszása mellett a változások amplitúdójának nö-vekedését is okozza. Az ellipticitás miatti korrekció hatása azonban alig észrevehet®. Apontokon áthaladó görbéket a TISMO id®soros foltmodellez® programommal készítettem.A �V mérésekre illesztett kétfoltos modell foltparamétereinek változása a c és d ábránkövethet® nyomon. B®vebben lásd a szövegben.(a távolabbi harmadkomponens csak 6"-ra van a kett®st®l). Ennek eredménye,hogy a tényleges változás amplitúdója lecsökken. A másod� és harmadkomponenskivonásához, a di�erenciális magnitúdóra a következ® skálázási egyenletet írtamfel: �Vf = �2:5� log �10�0:4�Vmegf � 10�0:4(Vm�Vcp) � 10�0:4(Vh�Vcp)� ; (5.1)ahol a �Vf a keresett, tisztán a f®komponenst tartalmazó di�erenciális magnitú-dót, �Vmegf a meg�gyelt di�erenciális magnitúdót, Vm, Vh, Vcp pedig a másod- ésa harmadkomponens, valamint az összehasonlító csillag abszolút magnitúdóit je-löli. Vm, Vh, Vcp-re az irodalomban találtam adatokat. Hasonló skálázási egyenletetlehetett felírni az Rc és Ic sz¶r®kkel készített mérésekre is.Ahogy a bevezet®ben említettem, a f®komponens közel van ahhoz az állapot-hoz, hogy kitöltse Roche�térfogatát. Emiatt elliptikusan elnyúlt alakú és a felszíne



5.3. Adatel®készítés 85egyenletlen fényességeloszlású. Az adatokat erre az ellipticitás okozta fényességvál-tozásra is korrigálni kell. A korrekciót Vogt et al. (1999) alapján V -ben és Ic-benis egy igen kicsi, 0:m026, illetve 0:m023, teljes amplitúdójú cos 2� (� a fázis) görbekivonásával végeztem. Az 5.2. ábrán a vázolt fotometriai adatel®készítés lépéseiláthatók.5.3.2. Spektroszkópiai adatok korrekciója
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5.3. ábra. Példa a másodkomponens kivonására a �=0.237 fázisban. Ebben a fázistar-tományban a f®komponens (F) és a másodkomponens (M) Doppler�vonalai a legtávolabbkerülnek egymástól. Az eredeti spektrumra (pontozott vonal) az sps program segítségé-vel illesztett kétkomponens¶ spektrumból, a másodkomponensnek megfelel® összetev®t(pont-szaggatott vonal) kivonva és az eredményt az új kontinuumszintre normálva kap-juk a f®komponens spektrumát (folytonos vonal). A másodkomponens spektrumánakrelatív kontinuumszintjét (= 0.3155) a szemléletesebb ábrázolás miatt egységnyi szintretoltam el. Míg a Ca i 6439.075Å vonalak ebben a fázishelyzetben megfelel®en szétvál-nak, a nyíllal jelölt, másodkomponenst®l származó vasvonal "szennyez®" hatása az Fe i6430.844Å vonalak szétválasztásánál problémát okoz.A spektroszkópiai mérésekb®l (kompozit spektrumokból) a másodkomponenskivonása két ok miatt is elkerülhetetlen. Az egyik a fotometriához hasonlóan amásodkomponens kontinuumszintjének járuléka miatt a változások amplitúdója (aspektrumvonal mélysége) lecsökken. A másik ok, hogy a másodkomponens spektru-mából származó vonalak a f®komponens vonalaival a fázis függvényében átfedésbekerülnek.A komponensek szétválasztására a 4.7. részben, a HD 51066 H� vizsgálatánálbemutatott sps programot használtam, azaz a kompozit spektrumokat a kompo-nenseknek megfelel® referenciacsillagok színképeivel illesztettem. A szétválasztássorán három esetet lehet megkülönböztetni: (1) amikor a két komponens vonalaimegfelel®en szétválnak (2) a vonalak részben átfedésben vannak (3) a vonalakteljesen átfedik egymást.



86 A V711 TAURI VIZSGÁLATAAz (1) esetben a másodkomponens � spektráltípusának megfelel® � referencia�spektrumaként a HR 4523 (G5V), a f®komponens referenciaspektrumaként pedig a� Gem (K0III) egy színképét használtam. A f®komponens modellezéséhez használtcsillag spektráltípusa itt nem annyira lényeges, csak a programot segíti a másod-komponens megfelel® illesztésében. A relatív kontinuumszinteket 9, jól szeparált,jobb jel/zaj viszonyú esetre történt illesztés átlagából határoztam meg, és a továb-biakban azokat �xen tartottam. A f®komponens relatív kontinuumszintjére 0.6845,a másodkomponensére 0.3155 értéket kaptam, amelyekb®l a komponensek intenzi-tásarányának 2.168�0.028 adódott. Ez igen jó egyezést mutat Donati et al. (1992)2.1 és Fekel (1983) 2.3�0.4 eltér® módokon meghatározott értékeivel. A spektrum-szétválasztás menete az 5.3. ábrán látható. Sajnos a 0.0-0.5 fázishelyzet¶ esetekbena másodkomponens Fe ii 6432 Å vonala a f®komponens Fe i 6430.844Å vonalávalfedésbe kerül. Ez azért jelent problémát, mert a Fe ii vonal er®ssége igen h®mér-sékletérzékeny és ha a másodkomponensre használt referenciacsillag h®mérséklete,illetve összetétele a másodkomponenst®l eltér, akkor a spektrumszétválasztás fá-zisfügg® hibát okoz, így hamis struktúrákat hozhat létre a Doppler�térképeken.A Fe i 6430.844Å vonalra kapott eredmények értékelésénél ezt �gyelembe kellettvenni (lásd a 5.6.2. részt).A (2) esetben a f®komponens referenciaspektrumaként a � Gem már nem bi-zonyult elegend®en pontos közelítésnek. Nemcsak az eltér® spektráltípus miatt,hanem a foltok okozta vonalalak deformációt sem vette volna �gyelembe. Ezértezekben az esetekben a f®komponens referenciaszínképeként a kérdéses színképhezid®ben és fázisban legközelebb álló, (1)-es esetb®l eredményül kapott f®komponensspektrumát használtam.A teljes átfedések (3) esetén (kb. �0.08 fázisnyira a együttállások id®ponjától)ez a fajta spektrumszétválasztás nem volt alkalmazható, ezért ezeket a méréseketnem használtuk az analízis során. Donati et al. (1992) speciális meg�gyelési tech-nikával és a feladatra kidolgozott korrelációs eljárással a teljes átfedések fázisaibanis el tudta végezni a komponensek szétválasztását.5.4. Radiális sebesség és a keringési pályaAz sps program a spektrumok illesztésekor a referenciaspektrumok radiálissebességét is változtatja, amelyek nem mások, mint a kett®s rendszer komponen-seinek relatív radiális sebességei. A relatív radiális sebességeket ezzel a módszerrelnagy pontossággal meg tudtam határozni, azonban a nullponti korrekciók elvég-zése után az abszolút radiális sebességek pontossága még mindig csak 1-2 kms volt.A bizonytalanságban közrejátszik a meg�gyelések kis hullámhossz lefedettsége, ésaz a tény, hogy az NSO McMath teleszkópot napközben a Nap, éjszaka a csil-lagok meg�gyelésére használják. A nagy h®mérsékletváltozás miatt a mechanikaiváltozások növelik a nullpont meghatározásának hibáját. Donati et al. (1992) ha-soló problémákat jelzett az 1988/89-es NSO adatokkal kapcsolatban. Szerencsére aDoppler�leképezésnél a vonalpro�lok centralizálásához (lásd a 3.8. részt) elegend®a relatív radiális sebességek ismerete.Az eredményül kapott radiális sebességekre pályát illesztettem, felhasználva,hogy Fekel (1983) alapján a pálya excentricitása nulla. Az eredmények az 5.4a.ábrán láthatók. Az egyes pontok viszonylag nagy hibája ellenére a pálya jó egye-



5.5. Fotometriai foltmodellezés 87
Az 1. együttállás orbitális fázisa
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5.4. ábra. (a) A kett®s rendszer komponenseinek radiális sebessége az orbitális fázisfüggvényében. A fázisokat Fekel (1983) alapján, az 5.2. részben megadott periódussal ésnullponttal számítottam ki. Az ábra jobb oldalán bejelölt intervallum az els® együttállásfázishelyzetének eltolódását jelöli. A pontokra illesztett pálya (folytonos vonal) mellettDonati (1999) által, azonos id®szakra, független adatokból meghatározott pályát is fel-rajzoltam. (b) Az els® együttállás orbitális fázishelyzetének évenkénti változása Donati(1999) alapján. Az el®z® ábrán is bejelölt eltolódás mértéke (nyitott kör) jó egyezésbenvan Donati (1999) azonos id®pontra meghatározott értékével. A pontokra egy 18�2 évperiódusú szinuszgörbe van illesztve.zést mutat Donati (1999) azonos id®szakra meghatározott pályájával. Lényeges,hogy az els® együttállás fázishelyzetében Donati (1999) eredményeivel azonos mér-ték¶ eltolódást sikerült kimutatni. Az els® együttállás fázishelyzetének évenkéntiváltozása az 5.4b. ábrán látható. A 18�2 év periódusú szinuszgörbével leírhatóváltozást kizárhatóan nem egy harmadik test, hanem a pályaperiódus �36 mpamplitúdójú változása okozza (Donati (1999)). A pályaperiódus hasonló változásátmás RS CVn, Algol, kataklizmikus és kontakt kett®s rendszerekben is meg�gyel-ték fotometriai mérések alapján (Hall (1990)). Hall (1990) szerint periódusválto-zás okát a mágneses aktivitási ciklusban kell keresni. Applegate (1992) kimutatta,hogy egy kett®s rendszer valamelyik (vagy mindkét) komponensének gravitációskvadrupólmomentum�változása el®idézheti ezt a jelenséget. Lanza et al. (1998),Lanza & Rodonò (1999) szerint a mágneses ciklusok során a dinamó�e�ektus vál-tozása egy alkalmas mechanizmus a kvadrupólmomentum megváltoztatására, azaza mágneses és kinetikus energiák közötti periodikus kicserél®désre. A V711 Tauesetén is valószín¶leg ez lehet a jelenség magyarázata, amelyet a fotometriai adatokanalíziséb®l kapott nagyon hasonló, kb. 16 éves aktivitási periódus is alátámaszt(lásd az 5.1. ábrát).5.5. Fotometriai foltmodellezésAz 5.2. ábrán a TISMO programmal, a �V és �Ic adatokra illesztett kétfoltos,id®soros modellek, valamint a �V modell foltparamétereinek változása is látható.A �Ic modellezése hasonló eredményt adott, de a �Ic mérések nagyobb hibája mi-att a paraméterek bizonytalansága is nagyobb. A foltmodellezést természetesen a



88 A V711 TAURI VIZSGÁLATAkorrigált adatsorra végeztem el, az eredeti adatokra illesztett fénygörbét a model-lezéssel kapott fénygörbe az (5.1.) képlet alapján történt visszatranszformálásávalkaptam. Feltehet®, hogy a poláris folt a hosszú periódusú fotometriai vizsgálatsorán végig stabilan jelen volt. Így a foltmodellezés szempontjából kritikus folt-talan fényességre, az 5.1. ábrán el®forduló maximális fényesség pontatlan becsléslett volna. A folttalan fényességet ezért az S1 id®szakra kapott Doppler�térkép(lásd a 5.6.2 részt, illetve az 5.5. ábrát) alapján határoztam meg úgy, hogy értékétaddig változtattam (növeltem), amíg a térképen látható foltcsoportok és a folt-modellezéssel kapott foltok mértani közepe egybe nem esett egymással. Ez nem akülönböz® modellek mesterkélt összeillesztése: a foltmodellezés ugyanis ezután �a kétfoltos modellezés térbeli felbontását �gyelembe véve � megfelel®en követte aDoppler�térképeken is tapasztalható foltevolúciót. Másrészt ezzel a paraméterbe-állítással a foltmodellezés olyan id®szakokra is használhatóvá vált, ahol egyébkéntspektroszkópiai meg�gyelések nem állnak rendelkezésre. A foltparaméterek vala-melyest nagyobb hibatartománya az 5.2.-ban említett adatredukciós problémákravezethet®k vissza. A legjobb illesztést úgy sikerült elérnem, hogy a kisebb folt � szé-lességkoordinátáját lerögzítettem. Az így kapott eredmények összhangban vannakaz id®soros Doppler�vizsgálatunkkal. Látható, hogy a fénygörbe változása lényegé-ben a kisebb folt változására vezethet® vissza. A folt kb. =14�-os mérete 2 450 437JD-ig csökkent, amikor is elt¶nt, majd kés®bb =10�-os sugárral újra megjelent éskb. 20� méret¶re n®tt. Ez id® alatt a nagyobbik folt nagyjából állandó maradt 30�sugárral, a �=160�-os hosszúságon és �=+60� szélességen. A Doppler�térképekena nagyobbik folt az A és B foltok, a kisebbik folt a C és D foltok kombinált pozí-ciójával és méretével (lásd a 5.6.2. részt) egyeztethet® össze.5.6. Doppler�leképezés

Fázis

Fázis lefedettség és idõbeli felbontás 5.5. ábra. A bal oldali ábra a tel-jes spektroszkópiai adatsor id®beliés fázisbeli lefedettségét mutatja. Ajobb oldali ábrán a szimultán V fo-tometriai adatok (lásd az 5.1. ábránis) láthatók. A teljes adatsort S1,S2, S3, független egységekre osztot-tam fel, amelyeket az ábrán szagga-tott, vízszintes vonalak határolnakel egymástól.Az 52 darab spektroszkópiai meg�gyelés 20 egymást követ® rotációs ciklustfedett le. A teljes spektroszkópiai és fotometriai adatsort el®ször három, egymás-tól független, S1, S2, S3 adatsorra bontottam szét, melyek középideje 1996.860,1996.912 és 1996.970 volt. Az 5.5. ábrán az adatok id®beli és fázis szerinti eloszlásátmutatom be. A független adatsorok feldolgozása után az adatokat egy eltér® mód-szerrel felosztva a rövid periódusú változásokat vizsgáltam. A következ®kben el®-



5.6. Doppler�leképezés 89ször a leképezéshez használt paramétereket ismertetem, majd a Doppler�leképzésekeredményeit mutatom be.5.6.1. Bemeneti paraméterekParaméter ÉrtékTe� 4800 � 100 Klog g 3.5v sin i 41 � 1 kmsInklináció, i 40�Mikroturbulencia, � 2.0 kmsMakroturbulencia, �R = �T 3.0 kmsKalcium elemgyakoriság Nap �0.4 dexVas elemgyakoriság Nap �0.1 dex5.1. táblázat. A V711 Tau �zikai paraméterei.Elem Hullámhossz (Å) log gf �e (eV)Fe i 6429.071 �3.90 4.294Co i 6429.906 �2.40 2.137V i 6430.500 �1.00 1.955Fe i 6430.844 �2.60 2.176Ca i 6431.099 �2.40 3.910V i 6431.623 �0.90 1.950Ni i 6431.994 �2.00 3.542Fe ii 6432.680 �4.00 2.891Si i 6437.703 �2.35 5.863V i 6438.088 +0.15 2.684Fe i 6438.755 �2.48 4.435Ca i 6439.075 +0.37 2.526Fe i 6439.554 �3.55 4.473Si i 6440.566 �2.88 5.616Mn i 6440.971 �1.37 3.7725.2. táblázat. A felhasznált 2 vonal tartomány atomi paraméterei. A f® térképez®vonalakat vastag bet¶k jelzik.A V711 Tau asztro�zikai paramétereit az 5.1. táblázatban foglaltam össze. Mi-vel a csillag alaposan vizsgált objektum, ezek a mennyiségek irodalomból többnyirekikereshet®ek voltak. Néhány paramétert a megadott hibahatáron belül azonban� a HD 51066 egyes paramétervizsgálataihoz hasonlóan � rekonstrukciós tesztso-rozatokkal pontosítani kellett. Ilyenek pl. az inklináció és a látóirányú rotációssebesség. Az átmeneti valószín¶ségek els®dleges forrásai a Kurucz�féle vonal lista(1993) és a VALD adatbázis (= Vienna Atomic Line Database3, Piskunov et al.3http://www.astro.univie.ac.at/�vald/



90 A V711 TAURI VIZSGÁLATA(1995), Kupka et al. (1999)) voltak, amelyeket a pro�lillesztések hibájának mini-malizálásával tovább pontosítottam. Ezek azért térhetnek el más csillagokra ka-pott értékekt®l (pl. a HD 51066), mert a paraméterek közötti korreláció miattlehetséges, hogy valamely paraméter ismeretlen, kismérték¶ hibáját az átmenetivalószín¶ségek változtatásával kompenzálni lehet.5.6.2. Id®-átlagtérképekCa i 6439.075Å térképekAz 5.6. ábrán a Ca i 6439.075Å régióra kapott vonalpro�l és fotometriai illesz-tések és Doppler�térképek láthatók az S1, S2, S3 független adatsorokra. Mind-egyik térkép egyértelm¶en mutatja a poláris terület foltosodását. A poláris foltközéppontja azonban nem esik egybe a pólussal, hanem attól kb. a 140� hosszúságmentén alacsonyabb szélességek felé tolódott. Az 5.7. ábrán az S1 id®szak térké-pét gömbfelületen ábrázoltam a megfelel® látóirányú tengelyhajlással (ahogyan acsillagot ténylegesen láthatnánk).Az 5.8. ábra Donati (1999) azonos id®szakra kapott ZDI eredményeit mutatjabe. A teljesen független adatsorra és módszerrel kapott foltkitöltési tényez® =fényességeloszlás térkép nagyon jó egyezést mutat az 5.6. ábrán látható S1-es tér-képpel. Az 5.8. ábrán a három mágneses térkomponens térképei is láthatók. Donati(1999) ebben a munkájában a V711 Tau 5 évnyi ZDI feldolgozását végezte el. Azévenkénti Doppler�térképeken a maximális mágneses térer®sség 1000 G körüli, éssokszor gy¶r¶ szer¶ szer¶en azimutális, illetve radiális irányokba koncentrálódik.A mágneses struktúrák rendszerint nem esnek egybe a foltokkal. Ennek egy való-szín¶ oka, hogy a hidegebb területekr®l érkez® mágneses szignál nagyon gyenge.Az azimutális mágneses tér jellegzetes módon alacsonyabb szélességeken pozitív(az óramutató járásával megegyez® irányú) magasabb szélességeken negatív (azóramutató járásával ellentétes irányú).Látható, hogy az S1-S3 id®szakok során a felületi h®mérsékleteloszlás jelent®sváltozásokon ment át. Az egyes id®szakok között átlagban �7 rotációs ciklus, azaz�20 nap telt el, tehát ezek a változások az eltelt id® szempontjából gyorsnak mond-hatók. Azonban pl. a Nap esetén 7 rotációs ciklus 7�27.25=190.75 napot jelent. Ezid® alatt a Nap felszínén is jelent®s átrendez®déseket tapasztalhatunk, mivel egyesfoltok élettartama 1 hét, foltcsoportoké 1 hónap körüli. A nagyobb skálán mérhet®aktív területek (aktív fészkek) több rotációs cikluson keresztül is megmaradhat-nak. Aktívabb csillagok esetén a poláris folt azonban akár évtizedeken keresztül isstabil lehet (lásd az 5.11. ábrát).Az S1-es térképen 5 foltot tudtunk megkülönböztetni, amelyeket a soron követ-kez® S2 és S3-as térképeken is azonosítani lehetett. Az 5.6. ábrán az egyes foltokatbet¶kkel jelöltem meg. Az A jel¶ f® folt egy nagy, aszimmetrikus poláris struktúra` �150� hosszúság (0.42 fázis) és b = +65� szélesség mentén található, átlagosan�T=1100 K h®mérséklettel. Egy kisebb és melegebb folt `=92� hosszúság (0.25fázis) és b=+55� szélességen helyezkedik el �T �700 K h®mérséklettel (B jel¶folt). A szintén kis méret¶ C folt koordinátái és h®mérséklete `=348� (0.95 fázis),b=+30�, �T �400 K. A közepes nagyságú, elnyúlt, �T �700 K h®mérséklet¶ Djel¶ folt `=306� (0.84 fázis), b �+65�-on, az ötödik E folt pedig `=248� (0.68 fázis),b �+40� koordinátákon található és h®mérséklete �T �400 K. Az egyenlít® alatti
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A V711 Tau CaI 6439 hõmérséklettérképei az (S1, S2, S3) idõszakokra

5.6. ábra. A fels® sorban az S1, S2, S3 id®szakok Ca i 6439.075Å térképeit ábrázoltamkisimított-pólus vetületben, �40� és 90� szélességek között. A szélességkörök 30�-kéntkövetik egymást, a meg�gyelések fázisait nyilak jelzik. Az S1-es térképen a nyomon köve-tett foltokat bet¶kkel jelöltem meg. A középs® sorban a vonalpro�lok illesztései láthatóka pro�lok mellé írt fázisok és illesztés eltérését megadó � érték feltüntetésével. Az adat-pontokat jelöl® vertikális szakaszok hosszai a pixelpontokhoz tartozó jel/zaj viszonnyalfordítottan arányosak. Az alsó sor a V és Ic fotometriai adatokat és azok illesztéseitmutatja.
CaI 6439 (S1)

5.7. ábra. Az 5.6. ábra S1-es tér-képének gömbi vetülete a forgás9 fázishelyzetében. A h®mérséklets-kála és a szélességbeosztás az 5.6.ábrán használttal megegyez®.

Foltkitöltési tényezõ Radiális mágneses tér

Azimutális mágneses tér Meridionális mágneses tér

5.8. ábra. Donati (1999) azonos id®szakrakapott ZDI térképei a foltkitöltési tényez®= fényességeloszlás és a mágneses tér háromkomponensének eloszlását mutatják. A fé-nyességeloszlás igen jó egyezést mutat az 5.6.ábra S1 térképével.



92 A V711 TAURI VIZSGÁLATAA B1 C D E1996.860 (S1) ` 156 92 348 306 248b 65 55 30 65 40�T 1100 700 400 700 4001996.912 (S2) ` 164 90 343 289 237b 65 60 35 65 45�T 1100 1100 300 400 3701996.970 (S3) ` 125 102 : : : 308 240b 67 60 : : : 65 50�T 1100 1100 : : : 500 7005.3. táblázat. A kalciumtérképekb®l az S1, S2, S3 id®szakokra meghatározott foltpa-raméterek. ` a hosszúság, b a szélesség fokokban. �T pedig a h®mérséklet Kelvinben.foltok egy része feltehet®en a tükröz®dési e�ektusnak tulajdonítható hamis kép-z®dmény ezért ezek vizsgálatával nem foglalkoztunk. Az S1 térképen egy gyengehatodik foltot is azonosítani tudtunk ` �40� (0.1 fázis) és b=+35�-nél, de mivelviszonylag gyenge képz®dmény és közel van a kritikus vonalátfedés fázisához, nemtartottuk bizosan valódinak. Az el®z®ekben azonosított 5 struktúra mellett ez ismegtalálható Donati (1999) fényességeloszlás térképén, így kés®bb (lásd az 5.6.3.részt) ezt a foltot B2-vel jelöltük meg. A jelzett foltok különböz® id®szakokra meg-határozott koordinátáit és h®mérsékletét az 5.3. táblázatban foglaltam össze.Fe i 6430.844Å térképekAz 5.9. ábrán a Fe i 6430.844Å tartományra kapott eredmények láthatók,az 5.10. ábra pedig a kalciumtérképekkel való összehasonlítást mutatja kereszt-korrelációs vizsgálat alapján. Tökéletes korreláció egyrészt azért nem érhet® el,mert az alakzatok h®mérséklete a két térképen általában különböz®, másrészt avastérképeken találhatók olyan struktúrák, amelyeknek nincs megfelel®je a kalci-umtérképeken és fordítva. Ahogy azt az 5.3.2. pontban említettem a 0.0�0.5 fázisokközött még a kalciumvonal szempontjából tökéletes szeparáció esetén is a másod-komponens Fe ii 6432Å vonala fedésbe kerül a f®komponens Fe i 6430.844Å vo-nalával. Mivel a Fe ii 6432Å vonal sosem látható szeparáltan, nem lehettünk biz-tosak abban, hogy a másodkomponest modellez® referenciacsillag azonos vonalaugyanolyan er®sség¶, ezért a spektrumszétválasztás ezekben a fázisokban továbbibizonytalanságokat hordoz. Ezek ellenére a kalcium� és a vastérképek közötti ha-sonlóság nem rossz: az eltolódott poláris folt mellett �nomabb részletekben isegyezések tapasztalhatók. A vasra kapott eredményeinket mindenesetre kevésbémegbízhatónak ítéltük és a további vizsgálatokat a kalcium�vonalra korlátoztuk.Bár a színképtartomány nem tartalmazott több Doppler�leképezéshez használhatóvonalat, amellyel a kalcium tartományra kapott eredményeinket meger®síthettükvolna, Donati (1999) független eredményével való rendkívül jó egyezés meggy®z®ttarról, hogy a kalcium�vonalra korlátozott további vizsgálatok helyesek.
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A V711 Tau FeI 6430 hõmérséklettérképei az (S1, S2, S3) idõszakokra

Hullámhossz

5.9. ábra. Ugyanaz, mint az 5.6. ábra, csak a Fe i 6430.844Å vonalra.
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5.10. ábra. A megfelel® S1, S2, S3 id®sza-kokra kapott kalcium� és vastérképek közöttikorrelációs együtthatók a szélesség függvé-nyében. Az egységnyi érték tökéletes korrelá-ciót jelent, a nulla pedig azt, hogy nincs kor-reláció. Látható, hogy magas szélességekrea legjobb a korreláció, az egyenlít® környékirészekre pedig lényegesen rosszabb. A korre-lációs függvények meghatározására az IRAFcsomag fxcor rutinját használtam.
5.6.3. Id®sorozatos Doppler�leképezésA V711 Tau legalaposabb id®soros morfológiai vizsgálatát Vogt et al. (1999) vé-gezte el, az 5.11. ábrán Doppler�eredményeiket láthatjuk 1981 és 1993 között, akikaz id®felbontás alapján a csillag hosszú és közepes id®skálájú felszíni változásaittudták vizsgálni4.4A hosszú id®skála a fotometriai �16 éves periódus nagyságrendjébe es® változásokat jelenti,a közepes pedig a néhány hét � 1 hónap alatt végbemen®két. A rövid id®skála ezek szerint arotációs periódussal összemérhet® változásoknak felel meg.
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A V711 Tau Doppler térképei 1981-1993 között 

5.11. ábra. Vogt et al. (1999) 13 évnyi Doppler�eredménye. A 23 térképen a felszínhosszú periódusú és rövid periódusú (pl. 1989.72 - 1989.88 között) fejl®dése is nyomonkövethet®. A térképek h®mérsékleti küszöbszint bevezetésével (ún "thresholding" mód-szerrel) készültek: egy meghatározott h®mérséklet alatt lév® összes pixelt folthoz az efelett lev®t a perturbálatlan fotoszférához tartozónak tekintették.A szerz®k kijelölt foltok nyomon követését használták a felszíni mozgások tanul-mányozására. Rámutattak azonban, hogy a térképek közötti id®intervallum gyak-ran túl hosszúak ahhoz, hogy minden esetben megbízhatóan azonosítani tudják®ket: a foltok a két térkép felvétele között jelent®s változásokon mehettek át, il-letve újak keletkezhettek, különösen, ha az eltelt id® több hónap volt. Rövidebbid®skálájú változásokat nem tudtak vizsgálni, mert nem volt hosszabb id®szakonkeresztül mért, jó lefedettség¶, egybefügg® adatsoruk. Az elemzések alapján min-denesetre a csillag Nappal ellentétes értelm¶ di�erenciális rotációját mutatták ki(a pólus gyorsabban forog az egyenlít®nél), valamint hogy a foltok alacsonyabbszélességeken keletkeznek és spirális pályán a pólus felé vándorolva a poláris foltbabeolvadnak. A végig jelenlev®, stabil poláris folt területe hosszabb id®skálán pe-riodikus, kis amplitúdójú (1%) változást mutatott. A változás periódusára 3 évetkaptak.A HD 51066-nál a 4.6. pontban leírtak szerint az egymást követ® S1, S2, S3id®átlag térképek között is meghatároztam a keresztkorrelációt, de a vizsgálat nemadott értelmezhet® eredményeket. Ez nem meglep®, hiszen az egyszer¶, szélesség�övek sebességmeghatározására irányuló korrelációs vizsgálat nem is járhat ered-ménnyel, ha a foltok közben elt¶nnek, keletkeznek, összeolvadnak, vagy szélességmentén vándorolnak.Mivel a csillagnak viszonylag kis inklinációja van, a foltok nagy része a forgásmindegyik fázisában látszódik (lásd az 5.7. ábrát), ezért valamilyen mértékben az



5.6. Doppler�leképezés 95R�ovid peri�odus�u foltv�altoz�asok a V711 Tau-n

Hõmérséklet

Rövidperiódusú folteloszlás változás a V711 Tau-n
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5.12. ábra. A Ca i 6439.075Å vonal modellezésével kapott id®sorozatos Doppler�térképek. A módszer leírását lásd a szövegben. Mindegyik térképet kisimított pólus éspszeudo-Mercator�vetületben is ábrázoltam. A térképek csak a pólus és az egyenlít® kö-zötti területeket mutatják (0��90� szélességek között). Az id® a pólusvetületek melletiszámok szerint halad el®re. Az utolsó üres térképeken a koordinátarendszerek beosztásailáthatók. A pszeudo- Mercator�térképen az 1-es képnek megfelel®en, a nyomon követett,egyedi foltok pozícióit is megadtam. Az fázislefedettségeket a pszeudo-Mercato�térképekalatti függ®leges vonalak jelzik.összes vonalpro�lhoz járulékot ad. Emiatt az el®z® részben bemutatott S1-S3 fel-osztások után a következ®kben vázolt módszerrel a folteloszlás változását egészenrövid id®skálán is vizsgálni tudtuk. Id®ben az els® 12 meg�gyelés modellezésévelh®mérséklettérképet állítottam el®, amely az 1-es sorszámot kapta. Ezután az els®meg�gyelést elhagyva és id®ben el®rehaladva egy újat befoglalva, � azaz 2-13 sor-számú pro�lokra � újból el®állítottam egy Doppler�térképet, amely a 2-es számúlett. Ezt így folytattam addig, amíg az összes vonalpro�lt fel nem dolgoztam. A szi-
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5.13. ábra. Az A-E betüjelekkel azonosított foltok migrációja az 5.12. ábrasorozat alap-ján. a A foltok helyzetének változása a vizsgálat során. AHideg az A folt leghidegebbpontjának, ATer�ulet pedig mértani közepének pozícióját jelöli. b A szélességkoordinátákid®függését leíró pillangódiagram (a Nap esetére lásd az 1.3. ábrát). Figyelmet érdemelaz E jel¶ folt pólus irányú mozgása 2 450 420 JD körül. c Hosszúság menti vándorlás.A pontokon átmen® vonalak legkisebb négyzetes illesztéssel kapott egyenesek. Az el®z®ábra pontjaira hasonló illesztések történtek, csak az átláthatóság miatt az egyenesek nemrajzoltam fel.multán fotometriai meg�gyelésekb®l a pro�lok által meghatározott id®ablak (adotttérképhez tartozó els® pro�l és az utolsó pro�l id®pontja) szerint választottam kiaz adatokat. Így összesen 37 térképet sikerült el®állítanom, melyek az 5.12. ábránláthatók kétféle vetületben. A térképek animált GIF-be egymás után rendezése egylejátszható mozgó�lmet eredményezett5. A másodkomponenssel való együttállásmiatt kihagyott fázisok okán az egyes képek közötti id®intervallum nem egyforma,hanem átlagosan 0.4 rotációs ciklus = 1.14 nap.Az id®sorozatos vizsgálat során az 5.6. ábra S1-es térképén bejelölt egyedi foltokmozgását követtük nyomon. A kvalitatív vizsgálat során meg tudtuk er®síteni Vogt5Az animált GIF a http://www.konkoly.hu/sta�/bartus/index.html www oldalon tekinthet®meg.



5.6. Doppler�leképezés 97et al. (1999) által meg�gyelt jelenséget, hogy az alacsonyabb szélességeken kelet-kez® foltok a pólus felé vándorolnak és eközben vagy egymásba, vagy az A polárisfoltba olvadnak. Ebb®l a vizsgálatból kiemelést érdemel a B1 és B2 folt összeolva-dása (1-6. kép), majd kb. 3 nap alatt jelent®sen leh¶lve (kb. �300 K-kal) a do-mináns A folttal való részleges összeolvadása. Hasonlóan érdekes jelenség az E foltmozgása is: a folt szélességkoordinátája 2 450 410 Julián Dátumtól kezdve +30�-ról 2 450 440 Julián Dátumra +60�-ra változott. Az A folt a meg�gyelés kezdetéhezképest a ciklus végéig folyamatosan növekedett és h¶lt. A pólus felé migráló foltokáltal szállított mágneses �uxus miatt a konvektív mozgás még inkább lelassult ésez a folt további leh¶lését okozta.Szélesség illesztés Hosszúság illesztésa b �2n a b �2nA 0.0708 �3507 23 �0.2442 12475 313�0.015 �764 �0.055 �2805B1 -0.034 �1769 119 0.1249 �6206 316�0.034 �1732 �0.056 �2818B2 1.0205 �51403 5.7 0.0779 �3818 8.6�1.022 �51514 �1.24 �6282C 0.7370 �37116 815 0.1218 �5796 255�0.233 �11738 �0.130 �6569D 0.1583 �7918 66 �0.0125 932 913�0.025 �1291 �0.095 �4788E 0.5069 �25514 410 �0.5754 29257 321�0.063 �3211 �0.056 �28415.4. táblázat. Az 5.12. ábrán nyomonkövetett A-E foltok migrációjának lineáris leírása.Az a és b együtthatók az 5.13b,c. ábra pontjaira ` = at+ b alakban illesztett egyenesekparaméterei, ahol ` a szélességet vagy a hosszúságot, t pedig a napokban kifejezett átlagosJulián dátum mínusz 2 400 000-t jelöli. �2n az illesztés jóságát adja meg.A foltok pozíciójának id®függését megadva megpróbáltuk számszer¶leg is ér-telmezni a változásokat. Ehhez a foltok pozícióját kellett meghatározni az egyesképeken. A foltok geometriai középpontjának koordinátáit A4-es méret¶ Mercatortérképekr®l olvastuk le, id®pontként pedig a képhez tartozó meg�gyelések közép�idejét használtuk. A geometriai középponthoz de�niálni kellett a folt körvonalát.Ezt Vogt et al. (1999) eljárásától eltér®en nem egy általános h®mérsékletküszöbbevezetésével végeztük (lásd az 5.11. ábrát), hanem minden foltra egy egyedi, dea vizsgálat során konstans h®mérsékletkontúr kiválasztásával. Ezzel a gyengébbfoltok sem eshettek ki a vizsgálatból. Az A folt leghidegebb pontjának mozgásátkülön vizsgáltuk, mert úgy t¶nt, hogy az kissé eltért a fenti módszer által kapottközépponttól. Az így azonosított foltok térbeli mozgástartományát az 5.13a. ábramutatja, míg szélességük és a hosszúságuk id®beli változása az 5.13b,c. ábrákon lát-ható. A foltok migrációs ütemének meghatározása céljából a pontokra egyeneseketillesztettem. Az illesztések paramétereit az 5.4. táblázat foglalja össze. A vizsgálategyik lényeges eredménye, hogy a foltok átlagos szélességirányú migrációs ütemére+0.41�0.23 �/nap értéket kaptunk. Másrészt Vogt et al. (1999) által talált di�e-renciális rotáció jellegét nem tudjuk meger®síteni. Az ® eredményük szerint a pólus
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a) Páratlan fázisok b) Páros fázisok

5.14. ábra. Az 5.12. ábrához hasonló id®soros Doppler�térképek a szövegben leírt mó-don szétválasztott, két független � a) páratlan fázisok, b) páros fázisok � adatsorra.felé haladva egyre nagyobb sebesség¶ szélességöveket kellene találnunk, amely ter-mészetesen minden folt mozgását meghatározná. Az 5.13a. ábrán azonban látható,hogy ennek a feltételnek az E folt és valószín¶leg a D folt sem tesz eleget. Az egyremagasabb szélességekre migráló foltok lemaradni látszanak, ami azt jelenti, hogyennek alapján a pólushoz közelebbi övek lassabban forognak.
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5.15. ábra. Ugyananaz, mint az 5.13b,c. ábra, csak most az 5.14. ábrán bemutatottDoppler�térképsorozatról leolvasott foltpozíciók alapján. A független térképsorozatok kö-zött is látható hasonlóságot ez az ábra is igazolja, illetve jó egyezést mutat a teljes adat-sorra kapott eredményekkel is.A kapott kép helyességének ellen®rzésére és a hiba becsléséhez a következ®tesztet végeztem el. A teljes adatsort két részre bontottam. Az id®ben egymásutáni adatokat úgy választottam szét, hogy az id®ben sorba rakott meg�gyelések-hez egy sorszámot rendeltem, és az egyik csak a páros sorszámú meg�gyeléseket, amásik csak a páratlan sorszámú meg�gyeléseket tartalmazta. Ezzel két egymástólfüggetlen adatsort hoztam létre, és az id®soros Doppler�leképezést a két függetlenadatsorra is elvégeztem. A páratlan, illetve páros fázisokra 13�13 térképet kaptam,amelyek az 5.14. ábrán láthatók. Biztató eredmény, hogy a vizsgált foltok és azokváltozásai nagyjából most is azonosíthatóak voltak. Nem szabad elfelejteni, hogyitt az egyes képekhez tartozó meg�gyelések kb. kétszer hosszabb id®szakból szár-



100 A V711 TAURI VIZSGÁLATAmaznak, ezért ennek az "átlagoló" hatása a rövid id®skálájú változásokat elmossa.Ezen felül az egyes képek közötti id®intervallum szintén kétszer akkora, mint ateljes id®soros analízisnél. A foltpozíciók meghatározását most is elvégeztük (lásdaz 5.15. ábrát). Ahogy várható, a legnagyobb bizonytalanság a szélességmegha-tározásban van. A foltok migrációja azonban (lásd pl. a jellegzetes E folt) ennekellenére is kimutatható volt. Elmondható tehát, hogy ez a tesztsorozat igazolta ateljes adatsor analízisével kapott alapmegállapításainkat.Természetesen vigyázni kell, hogy ne értelmezzük túl a fenti eredményeket.A nem megfelel® spektrumszétválasztás id®függ® vonalpro�lváltozásokat eredmé-nyezhet, amelyek a térképeken hamis foltként jelentkezhetnek. Egy rosszabb jel/zajviszonyú színkép, vagy kozmikus beütést®l deformálódott pro�l "belépése" az id®-soros ciklusba egyik képr®l a másikra hirtelen fellép® változások látszatát keltheti.A helyzet ebb®l a szempontból azért nem annyira rossz. Ahogy említettem azegyenlít® fölött 40 fokkal lev® foltok az összes pro�lhoz adnak járulékot, ezért azegyedi pro�lok által bevezetett hiba is kisebb. Bizonytalanabb esetekben a foltokvalódiságát úgy ellen®riztem, hogy a rekonstrukcióból egyik, vagy másik pro�ltelhagytam. A képz®dmények ilyen esetekben általában stabilnak mutatkoztak �még az együttállások fázisának megfelel® pozíciókban lev® foltok esetén is � amivalódiságukat igazolta. Az ismertetett módszert jól lehet majd alkalmazni hasonlófolytonos adatsorra, ahol a másodkomponens nem okoz problémát. Ilyen csillag a� Gem, amelyre ez a fajta id®soros vizsgálat éppen folyamatban van és amibentárszerz®ként szerepelek (K®vári (2000)); illetve nemrég a � And elliptikus változóhasonló analízisét kezdtem el. Mindemellett a közeljöv®ben a módszerrel kapcsolat-ban teszteket fogok elvégezni. Megvizsgálom többek között, hogy egy de�niáltanváltozó eloszlás hogyan rekonstruálható különböz® jel/zaj viszonyú, fázislefedett-ség¶ adatsorokkal? Milyen mesterséges és látszólagos viselkedéseket eredményez azegyedi pro�lokon megjelen® különböz®, nem a csillagtól származó deformáció?5.7. ÖsszefoglalásA V711 Tau 1996/97-es, kb. 20 rotációs ciklust lefed® spektroszkópiai és foto-metriai analízise során a következ® eredmények születtek:� A új, di�erenciális fotometriai adatok jól illeszkednek a korábbiakhoz és alá-támasztják a csillag kb. 16 éves aktivitási ciklusát.� A radiális sebességekre illesztett pálya meger®síti Donati (1999) megállapítá-sát: az els® együttállás fázishelyzetének feltételezhet®en 18�2 év periódikuseltolódása, a csillagban az aktivitási ciklus során, a mágneses és kinetikusenergiák közötti periodikus kicserél®désre vezethet® vissza. Ezt a fotometriaiciklus 16.0 éves periódusával való hasonlóság is alátámasztja.� Fotometriai adatok, TISMO programommal elvégzett id®soros foltmodellezésejó egyezést mutat a Doppler�eredményekkel. A felszín evolúciójának vizsgá-lata a kisebb ráfordítást igényl® fotometriai adatokkal így akkor is lehetséges,ha spektroszkópiai adatok nem állnak rendelkezésre.� Az S1, S2, S3 id®átlagolt Doppler�térképeket felhasználva rövid periódusúváltozásokat mutattunk ki. A térképek között eltelt id® �7 rotációs ciklus �



5.7. Összefoglalás 10120 nap. A vizsgálatokat a kevésbé megbízhatónak ítélt Fe i 6430.844Å vonalmell®zésével a Ca i 6439.075Å térképekre korlátoztuk. Donati (1999) általazonos id®szakra, teljesen független adatsorra és módszerrel kapott eredmé-nye rendkívül jó egyezést mutat a Ca i 6439.075Å S1-es térképpel. Az S1térképen azonosított 5 foltot a további 2 térképen is sikerült kimutani ésparamétereiket (pozíció, h®mérséklet) meghatározni.� Amég rövidebb id®skálájú változások vizsgálatához id®soros Doppler�leképe-zést dolgoztunk ki. A teljes együttállások miatt kihagyott fázisok az adatsort(az id®felbontást) egyenletlenné tették. Az id®felbontás így néhány óra � 1nap között változott. A térképsorozatokból el®állított animált GIF-fel tet-tem szemléletesebbé a változások bemutatását. Az id®sorozatos térképekb®la foltok komplex viselkedését mutattuk ki. A beazonosított foltok pozícióita pszeudo-Mercator�térképekr®l leolvasva, majd ezekre egyeneseket illesztvea foltok szélesség és hosszúság menti migrációs függvényét határoztuk meg.Kiemelést érdemel a foltok jellegzetesen pólus irányú migrációja. Az migrá-ció átlagos értékére 0.41�0.23 �/nap-ot kaptunk. A Vogt et al. (1999) általtalált, a Napéval ellentétes értelm¶ di�erenciális rotációt meglétét nem tud-tuk meger®síteni, mert vannak foltok, amelyek viselkedése azt követte, devannak olyanok is amelyeké nem. Valószín¶ inkább, hogy a csillagon a dif-ferenciális rotáció és a pólusirányú migráció kombinációjáról van szó. Ennekbiztos eldöntéséhez a kidolgozott módszert jobb jel/zaj viszonyú, hosszabblefedettség¶, nagyfelbontású spektroszkópiai adatokra kellene alkalmazni.Az id®soros analízis kimutatta a foltok egymással és a domináns polárisfolttal való összeolvadását, illetve esetenként a gyors h®mérsékletváltozást.Donati (1999) ZDI térer®sségének átlagából (300 G) és 1013 cm�3 átlagoselektrons¶r¶ség feltételezésével megbecsülhet® a mágneses energia terjedésisebességét meghatározó Alfvén�sebesség, amelyre �200kms értéket kapunk.A mágneses hullám a térképeken kimutatott foltok (pl. B folt) mérettar-tományán kb. egy nap alatt átvonul. A nagyobb fuxuss¶r¶ség¶ és emiatthidegebb foltból a mágneses �uxus a kisebb �uxuss¶r¶ség¶ folt felé di�undálés azt ezáltal leh¶ti azt. A csillag karakterisztikus méreteib®l és az id®sorosDoppler�analízisb®l kapott karakterisztikus id®skálából kiszámolható di�ú-ziós együttható értékének valószín¶tlenül nagynak kellene lennie ahhoz, hogya változásokat tisztán di�úzióval lehessen magyarázni. Valószín¶, hogy a kez-deti di�úziót heves mágneses rekonnekció (er®vonal átköt®dés) követi, ame-lyet a kimutatott gyors változások (hirtelen összeolvadás, hirtelen leh¶lés)mellett a csillag nagyenergiájú �er jelenségei is alátámasztanak.Az 1.4. részben a dinamóelmélettel kapcsolatban felvázoltam néhány problé-mát és bemutattam, hogy még korántsem nyugszik biztos alapokon. A kérdés,hogy az itt kimutatott pólusirányú meridionális áramlás melyik dinamóme-chanizmusnak kedvez: ez a tulajdonképpeni � e�ektus, vagy a konvencionálisdinamóelmélet továbbra is helyes és a migráció csak a már felbukkanó mág-neses teret szállítja a pólus irányába, létrehozva és �uxussal támogatva apoláris foltot? Mindenesetre különböz® típusú csillagok hasonló analízise se-gíthetne a dinamóelmélet fontos kérdéseinek tisztázásában.� Eredményeinket a teljes adatsorból el®állított, két független adatsor id®soros



102 A V711 TAURI VIZSGÁLATADoppler�analízisével ellen®riztük, és úgy találtuk, a teljes adatsor feldolgo-zásával levont alapvet® következtetéseink helyesek.



6. fejezetÖsszefoglalásA dolgozatban az aktív csillagok modellezésének fotometriai és spektroszkópiaimódszereivel foglakoztam. Az aktív csillagok és a modellezések általános áttekin-tése után néhány alkalmazáson keresztül mutattam be a módszerek lehet®ségeités jelent®ségét az aktív csillagok kutatásában. A dolgozatban ismertetett legfon-tosabb eredmények a következ®k voltak:1. A bécsi csillagászati intézet automata teleszkópjainak meg�gyelései alapján23 aktív csillag fotometriai katalógusának elkészítésében vettem részt. A ka-talógusba a csillagokról az irodalomban korábban már publikált adatokatbefoglaltuk és elvégeztük az így kapott adatok el®zetes Fourier�analízisét is.A munka célja olyan hosszú id®skálájú adatsorok létrehozása volt, amelyekkela csillagok mágneses aktivitásának ciklikusságát lehet vizsgálni (Strassmeieret al. (1997a)).2. Gra�kus felülettel kiegészített, interaktív foltmodellez® programot készítet-tem (TISMO = TIme�series Spot MOdelling, Bartus (1996)), amely alkalmasa fotometriai fényváltozást okozó aktív területek eloszlásának nyomonköve-tésére az id®ben. A program f® rutinja, egy nemlineáris, analitikus egyen-leteken (Budding (1977)) alapuló modellt illeszt a fotometriai adatokra. Amodell a foltokat kör alakkal közelíti, melynek meghatározandó paramétereia hosszúsági, a szélességi koordináta és a méret a csillag felszínéhez rögzítettkoordináta rendszerben. Az id®soros modellezés jelent®sége, hogy megfelel®adatlefedettség esetén, gyorsan változó fénygörbék leírására is alkalmas, el-lentétben a "klasszikus" foltmodellezési technikákkal, ahol az adatokat a fo-tometriai periódusnak megfelel®en egyetlen fénygörbébe "összetekerve" vizs-gálják.A fotometriai modellezés hátránya, hogy a foltoknak csak nagylépték¶ térbelivizsgálatára alkalmas, azonban bizonyos csillagokra ez az egyetlen módszera folteloszlás feltérképezésére. A fotometria mindemellett nagy mennyiség¶adat összegy¶jtésére alkalmas és viszonylag olcsó meg�gyelési módszer.3. A modellez® programot különböz® mérték¶ zajjal terhelt szintetikus adatokvisszamodellezésével teszteltük (K®vári & Bartus (1997)). Ebben a munká-ban a tesztsorozat technikai kivitelezését végeztem. Megvizsgáltuk azt is,hogy mi a hatása annak, ha a csillag alapvet® paramétereit � inklinációját,



104 ÖSSZEFOGLALÁSvagy folttalan fényességét � bizonytalanul ismerjük. Legfontosabb eredmé-nyeink, hogy kett®nél több foltot nem érdemes alkalmazni a modellezéshez.A mérések hibája ugyanakkor nem lehet nagyobb néhány ezred magnitú-dónál. A folttalan fényességet néhány század magnitúdó pontossággal kellismerni ahhoz, hogy a foltok méretét és szélesség koordinátáját megfelel®pontossággal visszakapjuk. Alacsony � kb. 20�-nél kisebb � inklinációkra amodellezés � zajtól függetlenül � megbízhatatattlanná válik.4. A HK Lacertae, RS CVn típusú csillag 30 évnyi fotometriai adatainak fel-dolgozásával kimutattuk, hogy a csillag hosszú id®skálájú viselkedése jól mo-dellezhet® az északi és déli pólusát befed®, decentralizált poláris foltokkal,illetve ezek változásaival (Oláh et al. (1997)). Az adatsorban voltak olyanid®szakok, amikor szükségesnek látszott az id®soros foltmodellezés alkalma-zása. Kimutattuk, hogy a stabil poláris struktúrák kismérték¶ �uktuációivalmagyarázhatók a rövid id®skálájú változások. Az aktív területek feltehet®enkisebb foltokból, folcsoportokból állnak. Ezeknek a kisebb elemeknek az el-bomlása, keletkezése, illetve átrendez®dése lehet felel®s a meg�gyelt fotomet-riai változásokért.5. Az id®soros foltmodellez® programot (TISMO, Bartus (1996)) a Napról készültegydimenziós rádió- és röntgenmeg�gyelések modellezésére használtuk (Oláhet al. (1999a, 1999b)). A módszerrel a foltmodellezés lehet®ségeinek tesztelésevolt a célunk. A Napot, mint távoli aktív csillagot tekintettük. Az egydimen-ziós mérések modellezése után eredményeinket össze tudtuk hasonlítani aSOHO és Yohkoh m¶holdak azonos id®szakokban készített direkt felvétele-ivel. Kimutattuk, hogy szükséges lehet az aktív területek elbomlása miatta folt/környezet kontraszt változását is �gyelembe venni. Ezért a kontrasztid®függését beépítettem a programba. Az esettanulmányból levont továbbikövetkeztetéseink, hogy a modellezés során legnagyobb hibával a szélesség ha-tározható meg, azonban � a folt/környezet kontraszt változását �gyelembevéve � a foltok összterülete a valóságos értéket jól közelíti.6. A HD 51066, magányos csillag 4 évre kiterjed® fotometriai és spektroszkópiaivizsgálatát végeztük el (Strassmeier et al. 1998a)). A csillagnak magányosvoltából és a HRD-n elfoglalt helyzetéb®l következ®en a mágneses fékez®-dés hatására impulzusmomentumának jelent®s részét el kellet volna veszte-nie. Mivel ez nem következett be, a HD 51066 aktivitása számottev® ma-radt. Kérdés az volt, hogy a csillag miképpen tudta meg®rizni impulzusmo-mentumának jelent®s részét. A csillagfelszín rekonstrukciójához a TempMapDoppler�leképz® programot használtuk.Mivel a csillagot korábban behatóan nem vizsgálták, meg kellett határozni aDoppler�leképezéshez szükséges alapvet® paramétereket. Ezt részben a csil-lag mérhet® tulajdonságai alapján, részben a Doppler�leképezéssel, tesztso-rozatokkal végeztük el. Ezek alapján a HD 51066 spektroszkópiai besorolásátG8-as óriáscsillagra módosítottuk. Radiális sebességmérésekb®l kimutattuk,hogy a csillag egy tág kett®srendszer tagja. Észlelési id®szakonként öt szín-képvonal tartományra alkalmaztuk a Doppler technikát, majd ezekb®l el®állí-tott átlag h®mérséklettérképek alapján vizsgáltuk a csillagfelszín morfológiai



105változásait. A domináns, éves skálán változó, de stabilnak tekinthet® polá-ris folt mellett kimutattunk egyenlít® környéki, gyorsabban változó foltokatis. A változások kvantitatív leírását az egymást követ® évek h®mérséklettér-képeinek kereszt�korrelációjával végeztük. A módszerrel a HD 51066-on � aNapétól eltér® jelleg¶ � di�erenciális rotációra utaló jegyek �gyeltünk meg, dea di�erenciális rotáció biztos megállapításához nagyobb id®felbontású adat-sorra lenne szükség. A di�erenciális rotáció vizsgálata azért fontos, mert amágneses teret létrehozó dinamóe�ektusnak jelenlegi elméleteink szerint fon-tos eleme. A meg�gyelt id®szak során a poláris folt alacsonyabb szélességekrehúzódott és elbomlani látszott. Ezt a hosszú id®skálájú fotometriai meg�gye-lések alapján tapasztalható kifényesedés is alátámasztja. A poláris foltosodáshosszú id®skálájú periódikus változását a V711 Taurin is meg�gyelték (Vogtet al. (1999)). A kimutatott domináns poláris folt miatt valószín¶, hogy acsillag mágneses tere meghatározóan poloidális szerkezet¶, ezért az egyenlít®mentén kevesebb nyílt mágneses er®vonallal rendelkezik, így a mágneses féke-z®dés hatásfoka kisebb. A �atal csillaghalmazokban meg�gyelhet® ultragyorsforgású csillagok létének magyarázata összhangban az eredményeinkkel, rész-ben szintén a poloidális szerkezet¶ mágneses térre vezethet® vissza. A csillagjelenlegi paraméterei alapján korábban a f®sorozaton jelent®s mágneses térrelrendelkez® Ap, vagy Bp csillag lehetett.A csillag H� tartományban készített színképeib®l modellezés segítségével el-választottuk a mágneses aktivitásból ered® komponenst. A reziduális H� vo-nal ekvivalens szélessége a fotometriai adatok változásával antikorrelációbanvan, ami a kromoszférikus plage területek és a fotoszférikus foltok �zikai kap-csolatára utal. A vonalakon fázistól függetlenül észlelhet® abszorpciós magkék eltolódása a H� vonal keletkezési magasságában egy � 20� 7kms sebes-ség¶ anyagkiáramásra lehet következtetni.7. V711 Tauri, RS CVn típusú csillag kb. 20 rotációs ciklust lefed®, folyama-tosan mért spektroszkópiai és fotometriai adatainak analízisét végeztük el(Bartus & Strassmeier (2000), Strassmeier & Bartus (2000)). A kidolgozottid®soros Doppler�leképezéssel a csillag felszínének néhány óra � 1 nap kö-zötti id®skálán bekövetkez® változásait tudtuk vizsgálni. Az térképsorozatok-ból kimutattuk a foltok komplex viselkedését. A fotometriai adatok id®sorosfoltmodellezése jó egyezést mutat a Doppler�eredményekkel. Legfontosabberedmény, hogy egyedi foltok nyomonkövetésével bebizonyosodott, hogy afoltok alacsony szélességeken keletkeznek és utána a pólus felé vándorolnak,ahol a � megel®z® Doppler vizsgálatok szerint is stabil � poláris foltba ol-vadnak. Az migráció átlagos értékére 0.41�0.23 �/nap-ot kaptunk, de a Vogtet al. (1999) által megállapított, Napéval ellentétes értelm¶ di�erenciális ro-táció létét nem tudtuk meger®síteni. A foltok mozgását esetenként hirtelenösszeolvadás és gyors leh¶lés kísérte. Valószín¶síthet®, hogy ezeknél a jelen-ségeknél a mágneses rekonnekció fontos szerepet tölt be, amelyet a csillagongyakran meg�gyelt nagyenergiájú �erkitörések is alátámasztanak. Az id®át-lagolt Doppler�térképek egyike igen jó egyezést mutat Donati (1999) füg-getlen módszerrel és adatsorra kapott eredményével, ami részben igazolásátadja következtetéseink helyességének.



106 ÖSSZEFOGLALÁSA radiális sebességméréseink igazolták Donati (1999) megállapítását, misze-rint az aktivitási ciklus során a mágneses és kinetikus energiák között� 18�2éves periódussal kicserél®dés történik. Ezt a fotometriai ciklus 16.0 éves pe-riódusa is alátámasztja.A foltok pólusirányú migrációjának fontos szerepe lehet a dinamómodellekközötti választásban. Így a klasszikus dinamómodellel � amely a mágnesestér forrását a konektív zóna aljára helyezi � is magyarázható lenne, hogyaz aktív csillagokon kimutatott poláris foltosodás megnövekedett er®sség¶meridionális �uxustranszport eredménye.
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