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1 EINLEITUNG 2

1 Einleitung

Das Ziel dieser Jugend-Forscht-Arbeit ist die Bestimmung von Alter und Entfernung von Sternhaufen. Hierzu
benutzen wir Farben-Helligkeits-Diagramme (FHDs) (siche 2.3). Diese Diagramme sind ein méchtiges
Werkzeug, um Informationen iiber Zustand und Entwicklung von Sternen und Sternhaufen zu gewinnen. Selbst
in der aktuellen Forschung werden FHDs eingesetzt, um weit entfernte Objekte zu untersuchen. Wir beschrinken
uns bei unserer Arbeit allerdings auf offene Sternhaufen, da diese Objekte besonders gut fiir diese Art der
Auswertung geeignet sind (siehe 2.2).

Die von uns zur Auswertung benétigten CCD-Bilder erstellten wir im Winter 2001/2002. Die dazu notwendi-
ge Ausriistung stand uns im Rahmen des Seminarfachs Astrophysik am Kopernikus-Gymnasium in Wissen zur
Verfiigung. Hierzu gehorten ein geeignetes Teleskop und eine CCD-Kamera, (siehe 3.2 auf Seite 5). Des Weiteren
durften wir die Kuppel der Geschwister-Scholl-Realschule in Betzdorf fiir unsere néchtlichen Beobachtungen
nutzen.

Aus den dort aufgenommenen CCD-Bildern extrahierten wir mit der eigens geschriebenen Software Starfinder
(siche 4.1 auf Seite 7) die zur Konstruktion der FHDs bendtigten Rohdaten. Nach geeigneter Aufbereitung
lieferten diese Entfernung und Alter der untersuchten Sternhaufen (siche 4.3 auf Seite 9).

2 Theorie

In diesem Kapitel werden wir auf den theoretischen Hintergrund unserer Arbeit eingehen.

2.1 Was sind Sterne?

Sterne sind groke Gaskugeln im Weltall. Durch die grofse Masse eines Sterns entstehen im Innern ein sehr hoher
Druck und sehr hohe Temperaturen. Unter diesen extremen Bedingungen wird eine Kernfusion mdoglich. Bei
dieser Fusion wird Energie, unter anderem in Form von Licht, freigesetzt. Dieses Licht kénnen wir auf der
Erde beobachten. Man kann anhand der Farbe des Lichts Riickschliisse auf die Temperatur der Sternoberfliche
ziehen: So sind blaue Sterne sehr heifs, wihrend rote Sterne verhaltnisméfig kiihl sind. Auflerdem erscheinen
Sterne mit einer groffen Oberfliche heller als andere Sterne gleicher Entfernung. Hierbei ist auch zu beachten,
dass niher gelegene Sterne ebenfalls heller erscheinen als gleich grofie, aber weiter entfernte Sterne.

Im Laufe der Entwicklung eines Sterns finden unterschiedliche Fusionsprozesse statt. Zu Beginn besteht
ein Stern zum grofiten Teil aus Wasserstoff, welcher zu Helium fusioniert wird. Wenn nicht mehr geniigend
Wasserstoff vorhanden ist, beginnt der Stern mit der Fusion von Helium, wobei schwerere chemische Elemente
entstehen.

2.2 Was sind offene Sternhaufen?

Galaktische offene Sternhaufen sind lockere Sternansammlungen in verschiedenen Formen. Sie enthalten zwi-
schen 10 und einigen 1000 Sternen. Man findet sie vorwiegend in der Ebene unserer Milchstrafie. Die Anzahl
solcher Sternansammlungen in unserer Galaxis wird auf ca. 15000 geschétzt. Die meisten offenen Haufen haben
Durchmesser zwischen 7 und 20 Lichtjahren. Alle Sterne ein und desselben Haufens entstanden gleichzeitig im
Kollaps einer sehr dichten interstellaren Staubwolke. “Gleichzeitig” bedeutet hier, dass die Entstehungszeiten der
Sterne verglichen mit dem heute beobachtbaren Alter der Sternhaufen dufierst gering sind. [1] Die bekanntesten
offenen Sternhaufen sind die Plejaden und die Hyaden im Sternbild Stier sowie die Krippe im Krebs. Wesentliche
Eigenschaften offener Haufen wurden mit Hilfe von FHDs erforscht.

2.3 Was ist ein FHD?

Abhingig von ihrer Oberflichentemperatur strahlen Sterne in unterschiedlichen Frequenzbereichen mit unter-
schiedlicher Intensitat. Dieses Verhalten wird durch die Planck-Funktion beschrieben, welche in Abbildung 1 fiir
Objekte von 10K bis 1 - 10°K dargestellt ist. Aus Mafistabsgriinden ist die abgestrahlte Energie logarithmisch
gegen die Frequenz der Strahlung abgetragen. Man sieht, dass die Form der Kurven in etwa gleich ist, das Maxi-
mum sich jedoch mit zunehmender Temperatur zu héheren Frequenzen (niedrigeren Wellenldngen) verschiebt.
Der vertikale Streifen deutet den sichtbaren Bereich des Spektrums an. Heiflere Sterne strahlen demnach mehr
blaues als rotes Licht ab. Dadurch erscheint uns ein kiihler Stern rétlich, ein heiffer Stern bléulich.
Sternhelligkeiten gibt man historisch bedingt zumeist als “visuelle Helligkeit” V an. V beschreibt die Hellig-
keit eines Sterns im griinen Bereich, in dem das menschliche Auge am empfindlichsten ist. V ist proportional
zum Betrag des Logarithmus der im visuellen (d.h. im griinen Spektralbereich) abgestrahlten Energie. V wird in
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der dimensionslosen Einheit “Magnitude” (mag) angegeben. Gemaf Abbildung 1(b) gehoren zu hellen Sternen
kleine V-Magnituden, zu dunkleren entsprechend grofiere Werte. Ebenso ist die B-Magnitude ein Maf fiir die
Helligkeit eines Sterns im blauen Spektralbereich. B-V beschreibt die mittlere Steigung der logarithmischen
Planck-Funktion zwischen blauem und griinem Spektralbereich. B-V hingt sehr empfindlich von der Oberfl4-
chentemperatur des Sterns ab und ist deshalb ein direktes Maf$ fiir die Farbe des Sterns, welche durch dessen
Temperatur bestimmt wird. B-V heifit “Farbindex”.

Q T T T
0%k
-2 3|
—4 it .
|
% !
E [
=
= -10F | |
)
& I
o -12
= |
—14 | ‘ ~
-16 F | -
T
18
log v [He)
(a) Die Plank-Funktion fiir ver- (b) Darstellung zum Farbindex

schiedene Temperaturen.

Abbildung 1: Die Plank-Funktion [2]

In einem Farben-Helligkeits-Diagramm wird fiir jeden Stern seine scheinbare visuelle Helligkeit V gegen
seinen Farbindex B-V abgetragen. Dabei wird die Y-Achse nicht wie {iblich mit nach oben steigenden Werten,
sondern mit nach oben fallenden Werten eingetragen. So erreicht man, dass helle Sterne — trotz ihrer geringeren
V-Magnitude — im Diagramm weiter oben erscheinen. Weil der Farbindex B-V von blauen zu roten Sternen hin
zunimmt, ergibt sich: In einem FHD findet man z.B. links oben helle, blaue Sterne, wohingegen rechts unten
dunklere rote Sterne zu finden sind.

Abbildung 2 zeigt ein FHD vieler tausend Sterne, deren V-Magnituden so angepasst sind, als ob alle Sterne in
der Entfernung 10 pc liegen wiirden. Die so angepassten V-Magnituden nennt man absolute visuelle Helligkeiten.
Man erkennt, dass die meisten Sterne auf einer Linie liegen. Sie fiihrt von oben links nach unten rechts. Man
nennt sie die Hauptreihe. Es handelt sich dabei um die Sterne, die in der Phase des Wasserstoff-Brennens sind.

2.4 'Wozu sind FHDs gut?

Wenn man in einem FHD die Sterne eines einzigen Sternhaufens eintragt, stellt man fest, dass die meisten wie-
derum auf einer ,Hauptreihe” liegen. Wenn man die FHDs verschiedener Sternansammlungen vergleicht, ergibt
sich, dass die betrachteten Hauptreihen sehr dhnlich sind. Sie unterscheiden sich aber durch wenige Details, die
von den Eigenschaften der Sternhaufen und ihrer Entfernung zum Beobachter abhéngen. Sternhaufen mit einer
grofien Entfernung erscheinen dunkler, daher ist die Hauptreihe nach unten verschoben. Wenn die Sterne anfan-
gen Helium zu verbrennen, verlassen sie die Hauptreihe nach rechts oben (vergleiche Sternansammlung rechts
der Hauptreihe in Abbildung 2). Da die Sterne, die besonders grof und heiff (hell und blau) sind, schneller ihren
Wasserstoff aufbrauchen, verlassen diese zuerst die Hauptreihe. Die Hauptreihe baut sich also mit zunehmen-
dem Alter von oben links nach unten rechts hin ab. Man kann somit aus den Eigenschaften der Hauptreihen die
Entfernung sowie das Alter von Sternhaufen feststellen. [2] Dieses Vorgehen haben wir in eigenen Experimenten
zur Alters- und Entfernungsbestimmung einiger Sternhaufen unserer Milchstrafie angewandt.
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Abbildung 2: ein FHD vieler tausend Sterne der ndheren Sonnenumgebung [2]

3 Erstellung der CCD-Bilder

In diesem Kapitel geht es um die Erstellung der CCD-Bilder, anhand derer wir das Alter und die Entfernung
verschiedener Sternhaufen bestimmt haben.

3.1 Auswahl der Objekte

Bei der Auswahl der zu untersuchenden Sternhaufen war zu beachten, dass der Himmel in der Sternwarten-
umgebung mitten in der 20000-Einwohner-Ansammlung Betzdorf-Kirchen im Osten am wenigsten aufgehellt
ist. Bei zusétzlicher Riicksichtnahme auf den laufenden Schulbetrieb verblieben dann nur Beobachtungsobjekte,
welche in der ersten Nachthélfte in den Monaten Dezember bis Marz am Osthimmel sichtbar sind. Nach diesen
Kriterien entschieden wir uns fiir folgende Objekte:

e NGC 1528
e NGC 1912 (M38)
o NGC 1960 (M36)
o NGC 2099 (M37)
o NGC 2264
e NGC 2281
o NGC 2632 (M44)
o NGC 2682 (M67)
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3.2 Unsere Ausriistung

Alle CCD-Bilder, die in unserem Projekt benutzt wurden, haben wir in der 3m-Kuppel der Geschwister-Scholl-
Realschule Betzdorf erstellt. Die Aufnahmen wurden mit einer ST6-CCD-Kamera der Firma SBIG durchgefiihrt.
Der CCD-Chip mit 372x242 Pixeln ist mit zwei Peltier-Elementen auf ca. -30° C zu kiihlen. Dadurch verringert
sich das thermische Rauschen soweit, dass Belichtungszeiten bis zu einer Stunde moglich werden. Die CCD-
Kamera wurde an einem Celstron C8-Teleskop mit 8" Spiegeldurchmesser (Offnung D=200mm) betrieben.
Da die Brennweite von 2m mittels eines Telekompressors auf f=90cm verkiirzt wurde, ergab sich eine Blende
von f/D=4.5. Zwischen ST6-CCD-Kamera und Teleskop befand sich eine Filterschublade, welche die fiir die
Aufnahmen nétigen Filter aufnehmen konnte. Sie ermoglichte ein schnelles Wechseln der Filter, ohne die Aus-
richtung auf das Objekt zu verlieren. Als B- und V- Filter kamen die Filter BG12 bzw. VG9 der Firma Schott
zum Einsatz. Zusétzlich wurde der Infrarot-Sperrfilter KG5 verwendet (Dies war notwendig, da CCD-Chips im
Infrarot-Bereich sehr empfindlich sind). Unsere Filter weichen in ihrer Transmission (“Durchléssigkeit”) von den
fiir die Erstellung von FHDs normierten Bessel-B- und Bessel-V-Filtern ab, wie Abbildung 3 veranschaulicht.
Die dadurch entstehenden Fehler korrigierten wir weitgehend durch Anpassung der Belichtungszeiten und die
Eichung unserer Bilder mit Literaturwerten von ausgewahlten Sternen (siehe 4.1 auf Seite 7).
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Abbildung 3: Die Transmissionskurven unserer Filter im Vergleich mit denen des UBV-Systems [9]

Das Teleskop wurde von einer Vixen GPDX Montierung getragen. Bei den notwendigen Belichtungszeiten
von bis zu 20min musste das Teleskop der durch die Erdrotation bedingten scheinbaren Himmelsbewegung
nachgefiihrt werden. Diese Nachfithrung wurde durch eine ST4-CCD-Kamera an einem zusitzlichen Leitrohr
rechnergestiitzt vollautomatisch gesteuert.

Neben der optischen Ausriistung installierten wir in der Betzdorfer Kuppel ein Netzwerk bestehend aus 5
Computern. Der erste steuerte die ST6-CCD-Aufnahme-Kamera, der zweite die ST4-CCD-Nachfiihr-Kamera.
Ein Sternkartenprogramm auf dem dritten Rechner war uns eine grofie Hilfe beim Auffinden der Beobachtungs-
objekte. Die iibrigen Rechner erlaubten erste quantitative Auswertungen direkt vor Ort, sowie Internetzugang

zur Datenbankrecherche.
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Abbildung 4: Das von uns verwendete Teleskop

(a) unsere PCs (b) Die Realschule Betzdorf mit Kuppel

Abbildung 5: Die Sternwarte
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3.3 Der Ablauf

Das Teleskop mit angebauter ST6-Kamera wurde mit Hilfe des Leitrohrs auf das zu photographierende Objekt
ausgerichtet. Nachdem der gewiinschte Bildausschnitt zentriert war, aktivierten wir die ST4-Kamera am Leitrohr
zur Kontrolle der Nachfiihrung. Nun wurden nacheinander B- und V-Bilder mit mehreren Belichtungszeiten
sowie Dark-Frame- und Flatfield-Aufnahmen (siehe 3.4) geschossen.

3.4 Nachbearbeitung der Bilder

Elektronen werden im CCD-Chip von eintreffenden Photonen ausgelost, aber auch durch die Warmebewegung im
CCD-Chip. Aufterdem ist die Empfindlichkeit des CCD-Chips nicht iiber alle Pixel homogen, zusétzlich leuchtet
die Aufnahmeoptik den Chip nicht gleichmafig aus (Vignettierung). Um diese Effekte zu kompensieren, werden
das sogenannte Dark-Subtract und die Flatfield-Division durchgefiihrt.

Dark-Subtract: Beim Dark-Subtract wird vom Bild das sogenannten Dark-Frame, ein CCD-Bild, das mit
geschlossenem Verschluss gemacht wurde, abgezogen. Somit wird der Fehler durch von Warme ausgelosten
Elektronen weitgehend kompensiert. Aufierdem werden defekte Pixel auf dem Chip, die unabhangig vom
eingefallenen Licht eine konstante Helligkeit registrieren, getilgt.

Flatfield-Division: Bei der Flatfield-Division wird das Bild durch ein Flatfield, ein CCD-Bild, das durch das
Photographieren einer einheitlich hellen Fliche erstellt wird, dividiert. Dadurch werden die Fehler durch
unterschiedliche Empfindlichkeiten der Pixel und durch Vignettierung der Optik im Wesentlichen behoben.

Nach diesen Korrekturmafnahmen sollte die Helligkeit der Pixel proportional zur Anzahl der von den Pixeln
absorbierten Photonen sein.

4 Auswertung der Bilder

Dieses Kapitel beschreibt, wie man aus den verschiedenen Bildern eines Sternhaufens ein FHD erstellt und aus
diesem Entfernung und Alter bestimmt.

4.1 Die Auswerte-Software Starfinder

Starfinder prisentiert sich als Win32 Anwendung, die wir selbst programmiert haben.

Nachdem man in Starfinder ein blaues und ein griines CCD-Bild eines Sternhaufens gedffnet hat, kann
man fiir jedes Bild separat den Background (die aus Streulicht resultierende Hintergrundhelligkeit) eingegeben.
Der Background wird in Starfinder visualisiert, indem es im dargestellten Bild alle Pixel, die dunkler oder
gleich dem Background sind, als schwarz darstellt. Somit ist es leicht, den optimalen Background, der auch
mittels eines "Sliders" (Schieberegler) justiert werden kann, einzustellen. Nun kann Starfinder vollautomatisch
die B- und V-Helligkeiten fiir jeden Stern ausrechnen, dessen Helligkeit iiber dem gewdhlten Background liegt.
Die so fiir jeden Stern erhaltenen Werte stehen im linearen Zusammenhang zur Anzahl der Photonen, die
auf dem CCD-Chip angekommen sind. Nun miissen diese Werte logarithmiert werden, da die standardisierten
Angaben fiir Helligkeiten von Sternen (B- und V-Magnituden) im logarithmischen Mafstab angegeben werden.
Anschlieffend werden die Sterne der beiden Bilder einander zugeordnet, so dass man fiir jeden Stern seine B-
und V-Helligkeit erhilt. Starfinder kann bei diesem Schritt die Bilder automatisch gegeneinander verschieben,
um Ungenauigkeiten bei der Nachfiihrung wihrend der Aufnahme der Bilder zu kompensieren. Falls die Bilder
gegeneinander rotiert sind, kann Starfinder auch dies korrigieren, aber nur nach der manuellen Zuordnung von 3
Sternpaaren. Als nichstes miissen die B- und V-Helligkeiten aus den in 3.2 auf Seite 5 genannten Griinden geeicht
werden. Die Eichung wird mit einer ganzrationalen Funktion n-ten Grades durchgefiihrt (n ist in Starfinder
einstellbar). Die Koeffizienten der Funktion werden von Starfinder nach manueller Eingabe der Magnituden von
bekannten Eichsternen aus der Literatur [3] ermittelt. Abbildung 6 zeigt den Eingabedialog fiir die Literatur-
Magnituden. Mit Hilfe einer Minimierungsfunktion aus der root-Bibliothek [4] wird die Kurve gefittet. Die
Koeffizienten werden dabei so gewdhlt, dass die Summe der Quadrate der Fehler minimal wird. Abschlieffend
kann Starfinder die Ergebnisse (die V-Magnituden und B-Magnituden minus V-Magnituden fiir alle Sterne) und
diverse Zwischenergebnisse in einer html-Tabelle oder als fertiges FHD im bmp-Format ausgeben.
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Abbildung 6: Eingabe von Literaturwerten in Starfinder

4.2 Korrektur der Ergebnisse

Die von Starfinder erstellten FHDs basieren auf den scheinbaren B- und V-Helligkeiten, wie sie auf der Erde
wahrgenommen werden. Bei quantitativen Auswertungen dieser FHDs ist allerdings zu beachten, dass das Licht
auf dem Weg durch die Galaxis sowohl eine Farbanderung (R6tung) als auch eine Abschwéchung (interstellare
Extinktion) erfahrt. Die Ursache ist in beiden Fallen die Streuung des Lichts an interstellaren Staubpartikeln.
Der Rot-Uberschuf ist dadurch zu erkliren, dass das kurzwellige blaue Licht bevorzugt gestreut wird. Um dies
zu korrigieren, also den korrigierten Farbindex (B — V)o zu erhalten, muss man von B — V den sogenannten
Farbexzess E(p_y) subtrahieren [5]:

(B=V)o=(B-V)—-Eg-v) (1)

Zur Beriicksichtigung der interstellaren Extinktion, miissen die scheinbaren Helligkeit V um den Wert Ay
verringert werden. Zwischen Ay und E(p_y) besteht der einfache Zusammenhang Ay = 3 - E(p_y). Somit
ergibt sich fiir die korrigierte scheinbare visuelle Helligkeit Vo [5]:

VOZV—AV:V—3-E(B,V) (2)

Die E(p_y) Werte fiir die von uns untersuchten Sternhaufen sind nach [6]:

NGC-Nummer | 1528 | 1912 [ 1960 | 2099 | 2264 | 2281 | 2632 | 2682 |
Farbexzess E(s_y) | 0,29 | 0,27 | 0,24 | 0,31 | 0,08 | 0,10 | 0,00 | 0,06 |

Tabelle 1: der Farbexzess
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4.3 Analyse der FHDs

Aus den so korrigierten FHDs kann man jetzt die Entfernung und danach das Alter eines Sternhaufens bestim-
men.

4.3.1 Entfernung

Abbildung 7 zeigt die Lage Hauptreihe fiir Sterne in der Entfernung 10 pc. Fiir weiter entfernte Sternhau-
fen verschiebt sich die Hauptreihe zu geringeren Helligkeiten, bzw. zu grofseren V-Magnituden. Diese vertikale
Verschiebung der Hauptreihe ist der sogenannte “Entfernungsmodul” V' — My . Durch Korrektur um die inter-
stellare Extinktion Ay gleich 3Ep_y) erhélt man daraus den korrigierten Entfernungsmodul Vy — My . Mittels
der Gleichung [5]

d
— My =5 -lg — —
Vo—My =5 8 5 3)

ldsst sich dann die Entfernung d des Sternhaufens in pc bestimmen.

Abbildung 7: Die Hauptreihe in Standard-Entfernung [6]

4.3.2 Alter

Es ist realistisch anzunehmen, dass die massenabhingige Entwicklungszeit der Sterne bis zum Erreichen der
Hauptreihe im FHD gegeniiber der Verweilzeit auf der Hauptreihe sehr gering ist. Somit kann man davon
ausgehen, dass alle Sterne eines offenen Sternhaufens nahezu gleichzeitig entstanden sind. Die Verweilzeit auf
der Hauptreihe, d.h. die Zeit des Wasserstoffbrennens, nimmt mit zunehmender Sternmasse jedoch ab. Nun
nimmt die Sternmasse im FHD nach oben zu, und die Sterne, deren Verweilzeit auf der Hauptreihe kleiner als
das Alter des Sternhaufens ist, haben sich bereits von der Hauptreihe (nach rechts) entfernt. Deshalb ist das
Alter der Sterne am oberen Ende der noch beobachtbaren Hauptreihe identisch mit dem Alter des Sternhaufens.
Bezeichnet man die absolute visuelle Helligkeit (siehe 2.4 auf Seite 3) der Sterne am oberen Ende der Hauptreihe
mit My, dann gilt fiir das Alter T dieser Sterne und damit des Sternhaufens [7]:

r
(2,5-10%a) - e0%mas , M} < 0,5mag

T =~ Iy
(3,2-10%a) - eToomas | M} > 0,5mag

(4)

Es ist jedoch zu beachten, dass dies das Alter des Sternhaufens zu dem Zeitpunkt ist, als dieser das von uns
beobachtete Licht aussandte. Um das heutige Alter zu bestimmen, muss man noch die Zeit, die das Licht vom
Sternhaufen zu uns brauchte, hinzuaddieren. Diese Zeit ist jedoch trotz der grofien Entfernung von mehreren
tausend Lichtjahren im Vergleich zum Alter der Sternhaufen (der jiingste von uns untersuchte ist 27 Millionen
Jahre alt) vernachlassigbar klein.
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5 Unsere Ergebnisse

5.1 NGC 1960

Die Abbildung 8 zeigt Aufnahmen von NGC 1960, die mit griinem bzw. blauem Filter erstellt wurden. Bei
beiden Bildern wurden bereits ein Dark-Subtract und eine Flatfield-Division durchgefiihrt. Die Belichtungszeiten
betrugen 60 s bzw. 300 s. Die unterschiedlichen Zeiten werden durch die Eichung im Programm Starfinder
(siehe 4.1 auf Seite 7) ausgeglichen.

(a) Die Aufnahme wurde mit einem V-Filter und einer (b) Die Aufnahme wurde mit einem B-Filter und einer
Belichtungszeit von 60s erstellt. Belichtungszeit von 300s erstellt.

Abbildung 8: B- undV-Bilder von NGC 1960

Diese Bilder werden jetzt von Starfinder eingelesen. Daraus generiert Starfinder mit Hilfe von Eichstern-
Daten aus der Datenbank [3] WEBDA ein FHD (siehe 4.1 auf Seite 7).

10.0F

1z.0F
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P 4
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Abbildung 9: FHD von NGC 1960

In diesem noch unkorrigiertem FHD lasst sich die Hauptreihe gut erkennen.
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Alle nun folgenden Schritte werden ,von Hand” durchgefiihrt. Zunéchst wird B — V um E(p_y) korrigiert.
Fiir NGC 1960 hat E(p_y) den Wert 0,24. So ergibt sich hier (B—V)o = (B—V)—0,24. (B—V), tragen wir am
oberen Ende des Diagramms ein. Jetzt zeichnen wir die Hauptreihe von NGC 1960 im FHD ein. Auf der rechten
Seite des FHDs tragen wir die Achse der Hauptreihe in Standard-Entfernung so ein, dass die standardisierte
Hauptreihe mit der von NGC 1960 zusammenfilt. Die neu eingetragene Achse gibt die absolute visuelle Helligkeit
My an (siehe 2.4 auf Seite 3). Die beiden Achsen sind um den Entfernungsmodul V — My gegeneinander
verschoben. V — My wird um Ay = 3-0,24 = 0, 72 korrigiert, um den korrigierten Entfernungsmodul V4 — My
zu erhalten (siehe 4.2 auf Seite 8 und 4.3.1 auf Seite 9).

(B-V),
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Abbildung 10: FHD von NGC 1960 mit eingetragener Hauptreihe sowie (B — V)o- und My -Achse

Aus diesem FHD lesen wir den Entfernungsmodul V — My = 11,1 ab. Damit erhalten wir Vy — My =~ 10,4 .
Vo—M
Mit Hilfe von Gleichung 3 (siehe 4.3.1 auf Seite 9) berechnen wir die Entfernung d = 10~ 5 * +1pc ~ 1200 pe ~
39201y.
Weiterhin lesen wir aus dem FHD My, ~ —2,27 ab (siehe 4.3.2 auf Seite 9). Mit Hilfe von Gleichung 4
berechnen wir das Alter T = 27 - 10%a.
Bei NGC 1960 handelt es sich also um einen relativ jungen Sternhaufen. Daher ist auch die Hauptreihe noch

deutlich zu erkennen.

5.2 NGC 2682

Fiir die Auswertung von NGC 2682 verfahren wir wie fiir NGC 1960 in Kapitel 5.1 beschrieben.

Abbildung 11 zeigt das FHD von NGC 2682, wie es Starfinder erstellt hat. Mittels manueller Auswertung
erhilt man V — My =~ 9,0. Daraus ergibt sich mit Ay =~ 3-0,06 = 0,18 ein korrigierter Entfernungsmodul
Vo — My = 8,85. Die Entfernung betrigt nach Gleichung 3 dann d ~ 1960 ly.

Fiir My, ergibt sich M{, ~ 1,77. Daraus errechnen wir das Alter T =~ 1000 - 10%a.

NGC 2682 ist also ein sehr alter Sternhaufen. Die Hauptreihe ist nur schwer zu erkennen, da sie fir V <
13 magnur noch aus sehr wenigen Sternen besteht.
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Abbildung 11: FHD von NGC 2682

5.3 Fehlerbetrachtung

Unsere Messungen sind wie jede Messung mit Fehlern behaftet. Es entstehen zum Beispiel Fehler, da der CCD-
Chip nicht iiberall gleich empfindlich ist (siehe 3.4 auf Seite 7). Auch Dark-Subtract und Flatfield-Division
koénnen diese Fehler nicht perfekt korrigieren, da die Fehler mit der Zeit variieren und Dark-Frame und Flatfield
nicht gleichzeitig mit dem Bild gemacht werden kénnen.

Auferdem stimmen unsere Filter (wie bereits in 3.2 auf Seite 5 erwahnt) nicht ganz mit den Normen des
UBV-Systems iiberein. Wir versuchen dies durch die Eichung im Programm Starfinder (siehe 4.1 auf Seite 7)
auszugleichen. Die Eichung soll auch einen anderen Fehler ausgleichen, der durch die manuelle Einstellung
des Backgrounds in Starfinder verursacht wird. Damit Starfinder die einzelnen Sterne trennen kann, muss der
Background prinzipiell etwas zu hoch gew&hlt werden. Dadurch werden alle Sterne etwas zu dunkel erkannt.
Da die Sterne alle in etwa um den gleichen Betrag dunkler werden, werden die schwachen Sterne relativ zu den
hellen starker abgeschwicht.

Da die Nachfiithrung unseres Teleskops nicht genau arbeitet, kontrollieren wir diese durch eine zusatzliche
Kamera. So werden Fehler aufgrund der Nachfiihrung minimiert.

Weiterhin treten auch Fehler auf, die wir nicht korrigieren kdnnen. Athmosphérische Storungen beeinflussen
die Abbildungsqualitit, jedoch stehen uns keine Mittel zur Verfligung, dies zu vermeiden oder bei unseren
Analysen zu beriicksichtigen.

Eine weitere Fehlerquelle sind Feldsterne, Sterne die zwar im Blickfeld der Kamera liegen, aber nicht zum
beobachteten Sternhaufen gehéren. Da sie aber nicht zur gleichen Zeit wie die Sterne des Haufens entstanden sind
und nicht die selbe Entfernung zum Beobachter haben, konnen sie das FHD verfélschen. Es ist nur mit grofsem
Aufwand (der den Rahmen unserer Moglichkeiten iibersteigen wiirde) mdglich, die Feldsterne herauszufiltern
und so diese Fehler zu vermeiden.

Zu allen bisher genannten Fehlern kénnen wir allerdings keine quantitativen Aussagen treffen.

Beim Eintragen der Hauptreihe in das FHD machen wir einen weiteren Fehler, da die Hauptreihe nicht
eindeutig anzulegen ist. Diesen Fehler konnen wir jedoch abschétzen, indem wir die Ergebnisse fiir beide Ex-
tremwerte der Verschiebung der Hauptreihe ausrechnen. Die so erhaltenen Messfehler sind in Klammern in
Tabelle 2 angegeben.

NGC 1960 wurde kiirzlich von Fachwissenschaftlern photometrisch untersucht. Sanner et al. erhielten fiir
die Entfernung 1318(120)pc sowie fiir das Alter 16(+10/-5) Millionen Jahre. Im Rahmen der Fehlergrenzen sind
unsere Werte von 1200(200)pc bzw. 27(9) Millionen Jahre damit vertraglich [8].
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5.4 Weitere Ergebnisse

Nach dem in den Kapiteln 5.1 und 5.2 fiir NGC 1960 und NGC 2682 beschriebenen Verfahren bestimmten
wir Alter und Entfernung der iibrigen von uns untersuchten Sternhaufen. Zusammen mit den korrigierten
Entfernungsmodulen sind diese Ergebnisse in Tabelle 2 zusammengefasst. Abbildung 12 zeigt die zugrunde
liegenden {ibrigen FHDs.

NGC-Nummer | Vo — My | Entfernung (ly) | Alter (10° Jahre)
1528 8,9(0,3) 1990(280) 280(130)
1912 9,75(0,35) 2940(480) 243(120)
1960 10,4(0,35) 3920(640) 27(9)

2099 9,9(0,6) 3230(880) 395(270)
2264 8,9(0,65) 2050(600) 59(23)

2281 8,1(0,3) 1370(200) 400(200)
2632 6,4(0,4) 635(115) 580(320)
2682 8,85(0,4) 1960(360) 1000(240)

Tabelle 2: unsere Ergebnisse
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Abbildung 12: FHDs

(f) NGC 2632
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